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Rozdziaª 1WprowadzeniePraa po±wi�ona jest badaniom pulsaji gwiazd typu B i¡gu gªównego. Gwiazdy te maj¡temperatury efektywne od 13 000 do 30 000 K, a masy w przybli»eniu od 3 do 20M⊙. Wpodanym przedziale temperatur na i¡gu gªównym wyodr�bnia si� dwie grupy gwiazd pul-suj¡yh: typu β Cephei i wolno pulsuj¡e typu B (SPB). Pierwsza grupa harakteryzujesi� osylajami o okresah rz�du kilku godzin, natomiast druga grupa osylaje o okre-sah rz�du kilku dni. Mehanizm wzbudzania pulsaji w tyh gwiazdah przez lata byªnieznany, w przeiwie«stwie do gwiazd z klasyznego pasa niestabilno±i (δCep, RRLyr,
δ St). Pulsaje gwiazd w klasyznym pasie niestabilno±i wzbudzane s¡ poprzez tzw. me-hanizm κ. Mehanizm ten zwi¡zany jest ze zmianami wspóªzynnika nieprzezrozysto±iw warstwah z�±iowej jonizaji wodoru i helu, która osi¡ga lokalne maksima, odpowied-nio przy temperaturah ∼10 000 K i ∼50 000 K. Odwróenie gradientu wspóªzynnikanieprzezrozysto±i przy tyh temperaturah powoduje, »e przepªywaj¡y przez te war-stwy strumie« energii promieniowania efektywniej zatrzymywany jest podzas kontrakjigwiazdy. W elu zrównowa»enia zgromadzonego iepªa gwiazda ekspanduje, powoduj¡wypromieniowanie strumienia energii z warstwy z�±iowej jonizaji. Amplituda osylajiro±nie wzbudzaj¡ pulsaje, powtarzaj¡ ponownie aªy ykl. Mehanizm ten, tªuma-z¡y pulsaje w klasyznyh Cefeidah po raz pierwszy zaproponowaª Zhevakin (1953) iszzegóªowo opisany pó¹niej przez Baker and Kippenhahn (1962). Jednak»e, dla gwiazdtypu B i¡gu gªównego mehanizm κ w obszarze z�±iowej jonizaji helu nie powodowaªodpowiednio du»ej niestabilno±i pulsayjnej.Do teoretyznyh oblize« wspóªzynnika nieprzezrozysto±i powszehnie stosuje takzwan¡ ±redni¡ Rosseland'a (oznazany jako κR), która zwi¡zana jest z aªkowitym stru-mieniem energii promieniowania. Jedne z pierwszyh oblize« wspóªzynnika κR skupiaªysi� na uwzgl�dnieniu przez Cox and Stewart (1962), absorpji wynikaj¡ej z proesówzwi¡zano - zwi¡zanyh. Kontynuaje i rewizje oblize« nieprzezrozysto±i Los Alamos(LAOL - Los Alamos Opaity Library) doprowadziªy do wyników Cox and Tabor (1976) iHuebner et al. (1977), wa»nyh w zrozumieniu ewoluji gwiazdowej. Pomimo aktualizaji1



tabli nieprzezrozysto±i, modele pulsayjne gwiazd typu β Cep wi¡» nie odpowiadaªywynikom obserwayjnym. Stellingwerf (1978a) badaª destabilizuj¡y efekt graniy drugiejjonizaji helu, odpowiedzialnej za garb nieprzezrozysto±i przy temperaturze 150 000 K wtabliah LAOL. Mehanizm ten jest najefektywniejszy w obszarze temperatur diagramuHR, gdzie znajduj¡ si� obserwowane gwiazdy typu β Cep. W elu uzyskania niestabil-no±i w modelah, okre±lanyh jako standardowe, wprowadzony zostaª sztuzny wzrostwspóªzynnika nieprzezrozysto±i o 70% w zakresie temperatur 105 − 4 × 105 K. Autorwskazaª, i» dane LAOL mog¡ nie doenia¢ efektu jonizaji HeII albo inny mehanizmnap�dzaj¡y jest obeny w badanym obszarze temperatur. Nieo pó¹niej, Simon (1982)zauwa»yª, »e zwi�kszenie nieprzezrozysto±i metali o zynnik 2 − 3 przy temperaturah
105 − 106 K w modelah klasyznyh Cefeid odtwarzaªo obserwowane stosunki okresówdla ewoluyjnyh mas i jasno±i. Zasugerowaª wi�, »e nieprzezrozysto±i mog¡ by¢ rze-zywi±ie niedoszaowane dla temperatur powy»ej 105 K. Rozwa»aª tak»e, i» mo»e to by¢spowodowane przybli»eniami w oblizeniah proesów absorpji fotonów przez pierwiastkii�»kie. Problem brakuj¡ej nieprzezrozysto±i rozwi¡zany zostaª wraz z pojawieniem si�tabli nieprzezrozysto±i OPAL, Rogers and Iglesias (1992) i Iglesias and Rogers (1996).Nowe wyniki uwzgl�dniaj¡ znaz¡y wkªad do nieprzezrozysto±i, pohodz¡y od bardzodu»ej lizby linii przej±¢ wewn¡trz - powªokowyh w wzbudzonyh jonah metali z grupy»elaza (Fe, Cr, Ni, Mn). Powoduje to wzrost wspóªzynnika nieprzezrozysto±i nawettrzykrotnie w porównaniu do danyh LAOL, z lokalnym maksimum przy temperaturzeokoªo 200 000 K. Analogiznie jak w Cefeidah pulsaje w gwiazdah typu B i¡gu gªów-nego wzbudzane s¡ mehanizmem κ, lez dziaªaj¡ym w gª�bszyh warstwah otozki.Podobne wyniki przy oblizaniu κR uzyskane zostaªy niezale»nie przez grup� The Opa-ity Projet (OP), Seaton et al. (1994) i uaktualnione w Seaton (2005). Wyniki oblize«OPAL i OP ró»ni¡ si� na poziomie kilku proent dla niektóryh zakresów g�sto±i i tem-peratur, mi�dzy innymi dla warunków wn�trz gwiazd typu B i¡gu gªównego.Z pojawieniem si� tabli OPAL, wyja±niony zostaª problem z istnieniem pulsaji wgwiazdah typu B i¡gu gªównego, szzegóªowo analizowanyh przez Cox et al. (1992),Kiriakidis et al. (1992), Moskalik and Dziembowski (1992) i Dziembowski et al. (1993).Wpªyw ró»ni pomi�dzy tabliami OPAL i OP na modele gwiazd typu β Cep i SPB zo-staª szzegóªowo rozpatrzony w pray Pamyatnykh (1999). Szzegóªy aktualizaji tabliOP Badnell et al. (2005) opisuj¡ nadwy»k� nieprzezrozysto±i OP nad OPAL o okoªo18% przy temperaturze 200 000 stopni. Efekt ten badany byª mi�dzy innymi przez Mi-glio et al. (2007a) i Pamyatnykh and Ziomek (2007). Dodatkowo, aktualizaja tabliOP zbiegªa si� z pojawieniem si� dokªadniejszyh wyznaze« skªadu hemiznego Sªo«a.Zastosowanie trójwymiarowego modelu hydrodynamiznego przez Asplund et al. (2005)doprowadziªo do obni»enia ob�to±i pierwiastków i�»kih. W porównaniu ze starszymiwyznazeniami Grevesse and Noels (1993), o okoªo 40% obni»one s¡ ob�to±i C, N, O, Ne2



i okoªo 20% dla pierwiastków z grupy »elaza. W ostatnih kilku latah staªy si� dost�pnenowsze wyznazenia skªadu hemiznego, Lodders et al. (2009) i Asplund et al. (2009).Pomimo znaznego obni»enia metalizno±i oblizenia teoretyzne wskazuj¡ na wi�ksz¡lizb� pulsaji wzbudzanyh w modelah, w porównaniu do wyników Miglio et al. dlaskªadu Grevesse & Noels.Domeny niestabilno±i dla gwiazd typu β Cep i SPB nakªadaj¡ si� na siebie dla masmodeli powy»ej okoªo 7M⊙. Domeny dla tabli OPAL równie» posiadaj¡ t¡ eh�, lezzajmuj¡ znaz¡o mniejszy obszar i¡gu gªównego. W miejsu, gdzie dwie domeny nakªa-daj¡ si�, modele ewoluyjne przewiduj¡ jednozesne wyst�powanie pulsaji obu typów. Wrozwa»anyh w niniejszej pray gwiazdah hybrydowyh obserwuje si� osylaje o okre-sah od kilku godzin (typu β Cep) do kilku dni (typu SPB) i amplitudah pulsaji typoworz�du kilkudziesi�iu mili magnitudo (mmag). Oblizenia teoretyzne przewiduj¡ du»¡lizb� modeli maj¡yh ehy hybrydowyh pulsaji, w porównaniu do kilkunastu po-twierdzonyh obiektów. Ale oraz wi�ej obiektów tego typu odkrywa si� na podstawieanalizy obserwaji z satelitarnyh. Dla przykªadu Balona et al. (2011) znajduj¡ siedemnowyh gwiazd hybrydowyh, analizuj¡ dane obserwayjne z satelity Kepler. Mieszanyharakter pulsaji okazuje si� du»ym wyzwaniem dla teorii i wskazuje na wyst�powanieproblemów, mi�dzy innymi z niestabilno±i¡ obserwowanyh modów osylaji.Poni»sza praa skupia si� na grupie hybrydowyh gwiazd pulsuj¡yh typu B i¡gugªównego, ze szzegóªow¡ astrosejsmologi¡ dwóh gwiazd: ν Eri i γ Peg. Rozprawa skªadasi� z siedmiu rozdziaªów, rozpozynaj¡a si� od rozdziaªu 1 - Wprowadzenie. Rozdziaª 2podaje krótk¡ harakterystyk� obserwowanyh pulsaji w gwiazdah typu β Cep i SPB.Rozdziaª 3 konentruje si� na opisie nieprzezrozysto±i materii wewn¡trz gwiazd. Efekttabli nieprzezrozysto±i (OPAL i OP) oraz skªadu hemiznego Sªo«a przedstawionyjest na przykªadzie modeli ewoluyjnyh o masah typowyh dla badanyh gwiazd typu
β Cep i SPB. Dodatkowo, rozpatrywany jest wpªyw zmian ob�to±i wybranyh pierwiast-ków (Ne, Ar, Ni, Fe) w skªadzie hemiznym na wspóªzynniki nieprzezrozysto±i danyhOP, w funkji temperatury i g�sto±i. Rozdziaª 4 podaje metodyk� oblize« ewoluyjnyhi osylaji dla gwiazd typu β Cep i SPB. Na podstawie otrzymanyh wyników wyznazones¡ odpowiednie domeny niestabilno±i i porównane na diagramah HR z obserwowanymipozyjami wybranyh gwiazd. W Rozdziale 5 porównane s¡ hybrydowe domeny niestabil-no±i (na podstawie wyników z Rozdziaªu 4) z obserwowanymi pozyjami znanyh gwiazdhybrydowyh i kandydatek. Porównanie wykonane jest na przykªadzie gwiazd wykrytyhostatnio przez satelit� Kepler i kilkunastu gwiazd z gromad NGC6910 oraz χPer. Opisanes¡ tak»e kilka nowyh gwiazd typu β Cep znalezionyh w ramah projektu ASAS i wyka-zuj¡yh pulsaje hybrydowe. W dalszej z�±i rozdziaªu szzegóªowo opisane s¡ widmaosylayjne trzeh hybryd 12La, ν Eri i γ Peg. Dla ostatniego obiektu przedstawiono3



analiza fourierowska danyh fotometryznyh i spektroskopowyh z wykorzystaniem ko-dów Lenz and Breger (2005) (Period04) i Shwarzenberg-Czerny (2003) (ZUZA). Podobn¡dyskusj� widm osylaji i analiza fourierowska przeprowadzono dla dwóh kandydatekna gwiazdy hybrydowe: ιHer i ζ Cas. Dane spektroskopowe dla γ Peg, ιHer i ζ Cas zo-staªy zebrane przez grup� Obserwatorium Astronomiznego Uniwersytetu A. Mikiewizaw Poznaniu i przeze mnie. Widma uzyskano 0.5 metrowym teleskopem PST (Pozna«Spetrosopi Telesope), wspólnie zredukowano i wykonano pomiary pr�dko±i radial-nyh. Rozdziaª 6 przedstawia szzegóªow¡ astrosejsmologi� dwóh gwiazd hybrydowyh
ν Eri i γ Peg, oraz oszaowania ewoluyjne i sejsmizne dla gwiazd ιHer i ζ Cas. Wynikidla dwóh pierwszyh gwiazd opieraj¡ si� na mody�kaji nieprzezrozysto±i w dwóhobszarah otozki: przy temperaturze okoªo 200 000 K (Z-bump) i okoªo 1 miliona K(DOB - Deep Opaity Bump). Uzyskanie najlepszego dopasowania sejsmiznego skupiasi� na modelu γ Peg, której po±wi�ona zostaªa wi�ksza z�±¢ pray naukowej. Ostatniaz�±¢, Rozdziaª 7, podsumowuje wyniki niniejszej pray. Dodatki A i B zawieraj¡ kata-logi fotometryzne badanyh gwiazd typu β Cep i SPB dla systemów UBV , Strömgren'a iGeneva. Dodatek C zawiera wyniki pomiarów pr�dko±i radialnej gwiazdy γ Peg z okresu
2007− 2011.Cz�±¢ wyników uzyskanyh podzas pray nad rozprawa doktorsk¡ zostaªa opubliko-wana w trzeh artykuªah:

• Wyznazenie domen niestabilno±i typu β Cep i SPB oraz ih porównanie z katalo-gami obserwayjnymi - Zdravkov and Pamyatnykh (2008a),
• Sejsmologia gwiazdy hybrydowej ν Eri - Zdravkov and Pamyatnykh (2008b),
• Sejsmologia gwiazdy hybrydowej γ Peg - Handler et al. (2009), Zdravkov and Pa-myatnykh (2009), Walzak et al. (2013) (zªo»ona) i Zdravkov et al. (2013) w przy-gotowaniu.
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Rozdziaª 2Gwiazdy typu B i¡gu gªównego
2.1 Zmienno±¢ typu βCepheiPrototyp grupy gwiazd pulsuj¡yh typu β Cep (β CMa) odkryty zostaª na poz¡tku XXwieku przez Frost (1902). Na podstawie uzyskanego widma, autor przypisuje przyna-le»no±¢ do gwiazd wzesnego typu B. Wyznazony pierwotnie okres zmian na podstawiekrzywej pr�dko±i radialnyh, oszaowany przez Frost (1906) wynosiª okoªo 4.5 godziny,zyli P = 0.1904 dnia. Zmiany o podobnej okresowo±i w jasno±i gwiazdy, nieo pó¹-niej potwierdza Guthnik (1913). Obenie znanyh jest ponad 400 obiektów tego typu,które skonentrowane s¡ gªównie w pªaszzy¹nie Galaktyki, jak wynika z Pigulski andPojma«ski (2009). To si� zgadza z faktem, »e obiekty wzesnego typu widmowego (mªodegwiazdy) konentruj¡ si� gªównie w ramionah spiralnyh Galaktyki. Stankov and Handler(2005) przedstawili katalog 93 obiektów typu β Cep, podaj¡ tak»e list� okoªo 80 gwiazdsklasy�kowanyh jako kandydatki. Spo±ród aªej grupy znanyh gwiazd, okoªo 300-u wy-kryte zostaªy w ramah projektu ASAS. Z grupy gwiazd ASAS Pigulski and Pojma«ski(2008) identy�kuj¡ 103 nowe gwiazdy tego typu. Gªówn¡ eh¡ gwiazd pulsuj¡yh typu
β Cep to zmiany pro�li linii widmowyh, pr�dko±i radialnyh i jasno±i. Obserwowaneamplitudy pr�dko±i radialnyh s¡ rz�du kilkudziesi�iu kms−1 oraz jasno±i do kilkuna-stu mmag. Krótkookresowe zmiany od 6 do 8 godzin przypisywano wze±niej gªównieradialnym osylajom, lez ju» Ledoux (1951) wskazaª na mo»liwo±¢ wyst�powania nie-radialnyh pulsaji. Obiekty te nale»¡ do w¡skiego zakresu typów widmowyh B0-B2.5 iobserwowane w gwiazdah o klasah jasno±i od II (jasne olbrzymy) do V (karªy), któryhtypowe temperatury efektywne s¡ rz�du 20 000 − 30 000 K. Shematyzny zakres wyst�-powania gwiazd β Cep na diagramie HR przedstawiono na rysunku 2.1 w górnej z�±ii¡gu gªównego. Pamyatnykh (1999) pokazuje, i» obserwowane pozyje gwiazd wypadaj¡gªównie w zakresie mas ∼ 8−16M⊙. Za± powy»ej 20M⊙ prawie nie obserwuje si� gwiazdi¡gu gªównego z tego typu pulsajami. Wynik ten równie» dostrze»ony jest w pray nadkatalogiem gwiazd Stankov & Handler. 5



2.1 Zmienno±¢ typu βCephei

Rysunek 2.1: Shematyzne domeny niestabilno±i gwiazd pulsuj¡yh na diagramie HR.Domeny gwiazd typu B oznazone s¡ jako β Cep i SPB w pobli»u linii i¡gu gªów-nego wieku zerowego (ZAMS). Rysunek wykorzystany dzi�ki uprzejmo±i J. Christensen-Dalsgaard'a.
6
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2.2 Zmienno±¢ typu SPB2.2 Zmienno±¢ typu SPBPulsaje w gwiazdah typu B i¡gu gªównego dotyz¡ równie» obiektów tzw. wolno pul-suj¡yh, nazywanyh w skróie SPB (od ang. Slowly Pulsating B stars). De�nijazmiennyh typu SPB wprowadzona zostaªa dopiero przez Waelkens (1991), jako gwiazdyposiadaj¡e wielookresowe zmienno±i fotometryzne. Charakteryzuj¡ si� one amplitu-dami rz�du kilku mmag o typowyh okresah rz�du 0.5 − 4 doby i odpowiadaj¡e niera-dialnym osylajom. Do tego typu zmienno±i przypisana jest tak»e grupa gwiazd typuOB znanyh jako 53Per, przedstawiona przez Smith (1977). Osylaje typu 53Per s¡spektroskopowymi odpowiednikami zmienno±i w typah SPB, któryh okresy osylajii poªo»enie na diagramie HR s¡ porównywalne. Obszar wyst�powania pulsaji gwiazdtypu SPB shematyznie przedstawiony jest na rysunku 2.1, pod domen¡ β Cep. Zakresten odpowiada typom widmowym B2-B9 i temperaturom efektywnym od ∼12 000 K do
∼18 000 K. Najbardziej harakterystyzne osylaje typu SPB przewiduje si� dla mas od3 do okoªo 8M⊙. Zakres ten bardzo dobrze pokrywa si� z pozyj¡ obserwowanyh gwiazd,równie» jak podaje Pamyatnykh (1999). Dodatkowo, wyniki oblize« teoretyznyh przyu»yiu obu tabli nieprzezrozysto±i (OPAL i OP) wskazuj¡ na osylaje typu SPB nawetdla gwiazd o masah > 20M⊙ w modelah pod konie fazy palenia wodoru w j¡drze (wpobli»u TAMS). Powoduje to, »e pasy niestabilno±i β Cep i SPB nakªadaj¡ si�, a wi�przewidywane jest wyst�powanie obu typów pulsaji w jednym obiekie.W obszarze wyst�powania pulsaji typu β Cep i SPB, znajduj¡ si� równie» inne gwiazdyzmienne. W±ród nih s¡ obiekty typu Be, obserwowane w zakresie typów widmowyh O-A. Wykazuj¡ one zmienno±i fotometryzne i spektroskopowe, a niektóre mog¡ dodatkowowykazywa¢ pulsaje typu β Cep. Do tego zakresu widmowego zaliza si� równie» zmiennetypu ζ Ophiuhi, jasne niebieskie zmienne (LBV, od ang. Luminous Blue Variables) zyte» osobliwe typu B (Bp). Ju» przez Moskalik and Dziembowski (1992) byªa postulo-wana mo»liwo±¢, »e zmienne LBV stanowi¡ przedªu»enie domen typu β Cep w obszarzewysokih jasno±i. Onifer and Guzik (2008) rozwa»aj¡ tak»e, »e obserwowane w tyhgwiazdah wybuhy inijowane s¡ pulsajami, nap�dzanymi mehanizmem nieprzezrozy-sto±i przy temperaturze okoªo 200 000 K. Ostatnio, przyjmuje si� istnienie nowej klasypulsaji, podkarªów typu B (sdBV, od ang. subdwarf B Variables, patrz rysunek 2.1),o krótkookresowyh zmienno±iah rz�du kilku minut (Kilkenny et al. 1997) oraz dªugo-okresowyh rz�du 1 godziny (Green et al. 2003).
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Rozdziaª 3Nieprzezrozysto±i gwiazdowe
3.1 Mehanizm wzbudzania pulsaji3.1.1 Nieprzezrozysto±¢ materiiNa nieprzezrozysto±¢ materii skªadaj¡ si� proesy, w wyniku któryh z�±¢ promieniowa-nia jest usuwana z wi¡zki. Ilo±iow¡ miar¡ efektów wszystkih proesów jest wspóªzynnikekstynkji (κν), który jest funkj¡ g�sto±i, temperatury, z�stotliwo±i promieniowaniai skªadu hemiznego. W gwiazdah pulsuj¡yh β Cep i SPB, typowe warunki we wn�-trzah dobrze odpowiadaj¡ temperaturom z zakresu 104 . T . 30 × 106 K oraz g�sto-±iom ρ . 104 gm−3. W tyh warunkah astro�zyznyh za nieprzezrozysto±¢ materiiodpowiedzialne s¡ dwa wa»ne proesy:

• Absorpja przez atomy i jony, która w wi�kszo±i przypadków zahodzi poprzezprzej±ia: zwi¡zano-zwi¡zane, zwi¡zano-swobodne oraz swobodno-swobodne.
• Rozpraszanie fotonów na swobodnyh elektronah (rozpraszanie Thompson'a).Przej±ia zwi¡zano-zwi¡zane odnosz¡ si� do proesów, w któryh elektron dokonujeprzej±ia mi�dzy stanami zwi¡zanymi w atomie. Przej±ia te powi¡zane s¡ z tworzeniemlinii widmowyh poprzez oddziaªywanie fotonów z atomami. Rozró»nia si� trzy funda-mentalne proesy w tego typu przej±iah: (i) emisj� spontanizn¡ − elektron dokonujeprzej±ia z wy»szego stanu na ni»szy spontaniznie emituj¡ przy tym kwant promienio-wania energii hν; (ii) emisj� wymuszon¡ − proes, w którym atom pod wpªywem pro-mieniowania przehodzi z wy»szego do ni»szego stanu emituj¡ foton hν poruszaj¡y si�dokªadnie w tym samym kierunku i z t¡ sam¡ faz¡ o wymuszaj¡y; oraz (iii) absorpj� −powoduj¡¡, »e w polu promieniowania atom pohªaniaj¡ foton przehodzi z ni»szego dowy»szego stanu w atomie. Z kolei, przej±ia zwi¡zano-swobodne odnosz¡ si� do zjawiskaabsorpji fotonu przez atom lub jon i towarzysz¡e temu uwolnienie elektronu (joniza-ja). Aby doszªo do oderwania elektronu, energia padaj¡ego fotonu musi by¢ wi�ksza8



3.1 Mehanizm wzbudzania pulsajiod potenjaªu jonizayjnego atomu, b¡d¹ jonu. Nadwy»ka energii fotonu zostaje unie-siona w postai energii kinetyznej oderwanego elektronu. Przej±ia swobodno-swobodnekojarzone s¡ tak»e z promieniowaniem bremsstrahlung (promieniowaniem hamowania),produkowane przez poruszaj¡¡ si� naªadowan¡ z¡stk¡ (elektron) w polu elektrostatyz-nym atomu b¡d¹ jonu. Elektron doznaje przyspieszenia o powoduje, »e z¡stka stajesi� ¹ródªem promieniowania elektromagnetyznego. Emisja tego promieniowania zaho-dzi kosztem energii kinetyznej elektronu powoduj¡ jego zahamowanie. Promieniowanieto jest skªadnikiem promieniowania hªodz¡ego materi� zjonizowan¡, jako nast�pstworuhów ieplnyh w plazmie. Typowo w astro�zye emisja swobodno-swobodna przy-pada na dziedzin� radiow¡ i podzerwon¡ widma elektromagnetyznego. W odró»nieniuod dwóh poprzednih typów przej±¢, swobodno-swobodne zazynaj¡ przewa»a¢ dopieroprzy wy»szyh g�sto±iah materii.Kolejnym bardzo wa»nym zjawiskiem w astro�zye jest rozpraszanie Thompson'a.Pªaska fala elektromagnetyzna i monohromatyzna pada na elektron o pr�dko±i wielo-krotnie mniejszej od pr�dko±i ±wiatªa (w spozynku). Energia padaj¡ego fotonu jest za-niedbywalnie mniejsza od energii spozynkowej elektronu i dohodzi do rozpraszania nisko-energetyznego fotonu na elektronie. Przekrój zynny dla tego proesu jest niezale»ny odz�stotliwo±i oddziaªywaj¡ego promieniowania i jest warto±i¡ staª¡ σ0 = 6.652× 10−25m2. Cho¢ nie jest to dosªownie proes absorpji, jak przykªady opisane powy»ej, wa»nymjest uwzgl�dnienie efektów zwi¡zanyh z osªabieniem wi¡zki promieniowania w rozprasza-niu Thompson'a.Dodatkowo do proesów absorpji i rozpraszania, jako wkªad do wspóªzynnika nie-przezrozysto±i materii mo»na zalizy¢ osªabienie, spowodowane efektami dyspersji. Osªa-bienie zwi¡zane jest ze wspóªzynnikiem zaªamania w kolejnyh warstwah otozki gwiaz-dowej, przez które przehodzi promieniowanie. W ogólno±i wspóªzynnik ten jest ró»nyod jedno±i cos θν 6= 1 i mo»e mie¢ wpªyw na aªkowit¡ nieprzezrozysto±¢ materii, gdzie
θν jest k¡tem zaªamania.3.1.2 �rednia Rosseland'aCaªkowity wspóªzynnik ekstynkji jest sum¡ proesów rozpraszania i absorpji (κs+κa),z któryh najwa»niejsze zjawiska przedstawione s¡ w poprzednim paragra�e. W przy-padku κa wylizane s¡ wspóªzynniki oddzielnie dla ka»dego z trzeh przej±¢: zwi¡zano-zwi¡zanyh, zwi¡zano-swobodnyh i swobodno-swobodnyh. Mierzalna warto±¢ �zyznawspóªzynnika podawana jest dla danej z�stotliwo±i fali, jako nieprzezrozysto±¢ mono-hromatyzna κν i wyra»ana w jednostkah m2g−1. Na podstawie tego wspóªzynnikazde�niowana jest gª�boko±¢ optyzna dτν = κνds, gdzie τν ≪ 1 wskazuje na swobodny
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3.1 Mehanizm wzbudzania pulsajiprzepªyw promieniowania w o±rodku (optyznie ienka materia), natomiast τν > 1 wska-zuje na materi� nieprzezrozyst¡ (optyznie gruba materia).Dla obszarów przezrozystyh (τν ≪ 1), wykorzystuje si� u±rednianie monohroma-tyznego wspóªzynnika nieprzezrozysto±i κν , wa»onego funkj¡ Plank'a Bν(T ), a za-tem nazywane ±redni¡ Plank'a (κP ):
κP =

∫∞

0
κνBν(T )dν

∫∞

0
Bν(T )dν

. (3.1)Dobrym uzasadnieniem wykorzystania tak lizonej nieprzezrozysto±i κP s¡ warunki wpobli»u powierzhni gwiazdy, gdzie nat�»enie promieniowania jest znaz¡o ni»sze od roz-kªadu Plank'a (Iν ≪ Bν).Gª�boko we wn�trzah gwiazdowyh materia staje si� nieprzezrozysta (τν > 1). �red-nia droga swobodna fotonu λν = (κνρ)
−1 jest bardzo maªa (rz�du entymetrów) w porów-naniu do skali gradientu temperatury b¡d¹ g�sto±i. W takim przypadku stan materii ifotonów jest bliski warunkom lokalnej równowagi termodynamiznej (LTE od ang. LoalThermodynami Equilibrium). Wówzas nat�»enie promieniowania Iν i funkj� ¹ródªow¡

Sν mo»na przybli»y¢ funkj¡ Plank'a. Monohromatyzny wspóªzynnik κν , wyst�pu-j¡y w równaniu przepªywu Iν , jest u±redniany po wszystkih z�stotliwo±iah wedªugzale»no±i:
1

κ
=

∫∞

0
Fνdν

∫∞

0
κνFνdν

. (3.2)Dla o±rodka optyznie grubego równanie przepªywu nat�»enia promieniowania rozwi¡zujesi� w przybli»eniu dyfuzyjnym, gdzie strumie« monohromatyzny wyra»a si� wzorem:
Fν ≈

4π

3

1

κνρ

∂Bν(T )

∂T

∂T

∂r
(3.3)Z obu podanyh zale»no±i otrzymywany jest ±redni wspóªzynnik nieprzezrozysto±i,pierwotnie wyprowadzony w pray Rosseland (1924). Uzyskany wynik nazywany jestzatem ±redni¡ Rosseland'a i wyra»a si� poni»szym wzorem:

1

κR
=

∫∞

0
1
κν

∂Bν(T )
∂T

dν
∫∞

0
∂Bν(T )

∂T
dν

=
π

4σT 3

∫ ∞

0

1

κν

∂Bν(T )

∂T
dν (3.4)Taka de�nija uzale»nia wspóªzynnik κR jedynie od lokalnyh warunków �zyznyh, a nieod aªkowitego przebiegu funkji ¹ródªowej w gwie¹dzie. U±redniana jest tak»e odwrotno±¢

1/κν , o daje znaz¡y wkªad od z�stotliwo±i bliskih maksimum funkji ∂Bν/∂T , zylidla najwi�kszego strumienia. Zde�niowana odwrotno±¢ wspóªzynnika oznaza równie»,»e u±redniana jest przezrozysto±¢ (tzn. 1/κ), która de�niuje przepªyw promieniowania.Dla du»ej przezrozysto±i (maªe κ) strumie« jest wi�kszy, natomiast dla maªej przezro-zysto±i (du»e κ) strumie« jest mniejszy. 10



3.1 Mehanizm wzbudzania pulsaji3.1.3 Warunki dla wzbudzania pulsajiJak ka»dy ukªad dynamizny, gwiazdy pozostawione w izolaji b�d¡ stara¢ si� przyj¡¢stan równowagi i pozosta¢ w nim dowolnie dªugo. Ukªad taki speªnia warunek równowagihydrostatyznej ρg = −dp/dr, gdzie i�»ar wªasny ka»dej warstwy w gwie¹dzie kompenso-wany jest przez gradient i±nienia. Z drugiej strony, ukªad wytr¡ony z równowagi starasi� do tego stanu powrói¢ wykonuj¡ wokóª niego osylaje. Ruh osylayjny b�dziekontynuowany dopóki nie odebrana zostanie energia doprowadzona podzas zaburzenia.Osylaje te zahodz¡ w dynamiznej skali zasowej τdyn = (R3/GM)1/2. Pomimo, »egwiazdy s¡ ukªadami w równowadze hydrostatyznej, obserwuje si� du»e ilo±i obiektówpulsuj¡yh na aªym diagramie HR (patrz rysunek 2.1, strona 6). Pulsaje dla gwiazdw wyznazonyh obszarah s¡ ih trwaª¡ eh¡, spowodowan¡ mehanizmem dostarza-j¡ym energii i podtrzymuj¡ym osylaje.Pulsaje gwiazd typu B i¡gu gªównego spowodowane s¡ samowzbudzeniem. Meha-nizm odpowiedzialny za osylaje nazywany jest mehanizmem κ, w którym zmiany nie-przezrozysto±i i jej pohodnyh deyduj¡ o wzbudzaniu pulsaji. Ten sam mehanizmjest odpowiedzialny za osylaje wzdªu» klasyznego pasa niestabilno±i, lez zale»ny odinnyh warstw otozki gwiazdowej. Do wzbudzenia globalnyh pulsaji, wymagane jestspeªnienie trzeh warunków. Pierwszy warunek zwi¡zany jest z aªk¡ pray:
W =

∮

dEW

dt
dt =

π

σ

∫ M

0

[δTr

T
δεr −

δTr

T
δ
(

ρ−1∇ · FR

)

r

]

dMr, (3.5)gdzie drugie wyra»enie pod aªk¡ mo»na zapisa¢ jako
−

∫ M

0

δTr

T
δ
(

ρ−1∇ · FR

)

r
dMr ∝

(

δTr

T

)2
d

dr

[(

κT +
κρ

Γ3 − 1

)

LR

]

dMr + . . . (3.6)Stabilno±¢ ukªadu wi¡»e si� z wymian¡ jednego typu energii na inny, a aªka pray opisujeprzyrost aªkowitej energii modu osylaji podzas jednego yklu. Warunek z tym zwi¡-zany wymaga aby w takih miejsah pohodna aªki pray byªa dodatnia dW/dr > 0, na-tomiast je±li pohodna przyjmuje warto±i ujemne dW/dr < 0 osylaje b�d¡ wygaszane.Nap�dzanie pulsaji zahodzi podzas kompresji, gdy z�±¢ strumienia promienistego zwn�trza gwiazdy jest zablokowana a zgromadzona energia jest zamieniona na energi� osy-laji. Wydajno±¢ mehanizmu κ okre±la kombinaja pohodnyh κT = (∂ ln κ/∂ lnT )ρ,
κρ = (∂ ln κ/∂ ln ρ)T oraz wspóªzynnika adiabatyznego Γ3 − 1 = (∂ lnT/∂ ln ρ)S, którapowinna przyjmowa¢ warto±i dodatnie, wedªug równania:

d

dr

(

κT +
κρ

Γ3 − 1

)

> 0. (3.7)Drugi warunek dotyzy amplitud zmian funkji wªasnyh, które musz¡ by¢ wzgl�dniedu»e i wolno zmieniaj¡e si� wzdªu» promienia w obszarze speªniaj¡ym warunek 3.7, np.amplituda zmian i±nienia δp/p. 11



3.1 Mehanizm wzbudzania pulsajiOstatnim wymogiem jest odpowiednia termizna skala zasowa τth:
τth =

∫ R

r

Tcp
dM

L
, (3.8)która okre±la zas potrzebny na wymian� zgromadzonej energii podzas kontrakji, zotazaj¡ymi warstwami. W obszarze nap�dzania wielko±¢ ta powinna by¢ dªu»sza lubporównywalna z okresem osylaji (P ). W przeiwnym wypadku (τth ≪ P ) zgromadzonaenergia ulegnie dyssypaji przed uko«zeniem okresu pulsaji.Warunki te implikuj¡, »e dla wzbudzenia pulsaji mehanizmem κ, na odpowiedniejgª�boko±i w otoze gwiazdowej (odpowiednie T i ρ) wymagany jest obszar ("garb") opodwy»szonej nieprzezrozysto±i. Na rysunku 3.1 przedstawiona jest zale»no±¢ wspóª-zynnika nieprzezrozysto±i (log κ) w funkji g�sto±i wyra»onej parametrem logR =

log(ρ/T 3
6 ) (T6 = T/106) i temperatury (log T ). Rysunek ten pohodzi z pray Pamyatnykh(1999). Wykre±lone pogrubione linie na pªaszzy¹nie odnosz¡ si� do zmian log κ w okre-

Rysunek 3.1: Przebieg logarytmu wspóªzynnika nieprzezrozysto±i (log κ) w funkjitemperatury (log T ) oraz g�sto±i sparametryzowanej zynnikiem logR = log(ρ/T 3
6 ).12
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3.2 Ob�to±i pierwiastków hemiznyh±lonyh modelah gwiazdowyh o masah 1.8, 4, 12 i 40M⊙, od warstw powierzhniowyh(log T ∼ 4.0) do warstw wewn�trznyh (log T ∼ 6.5). Przebieg linii dla przykªadowyhmodeli pokazuje, »e lokalne maksima wyst�puj¡ zawsze przy tyh samyh temperaturah.Jednak»e, zale»nie od masy modelu dla innej lokalnej g�sto±i. W podanym zakresie tem-peratur widozne s¡ ztery lokalne maksima (garby) nieprzezrozysto±i. (i) W gwiazdaho masah ni»szyh od okoªo 2.5M⊙, przy temperaturze ∼ 104 K obserwuje si� garb spowo-dowany jonizaj¡ wodoru i jonizaj¡ HeI, oznazony na rysunku jako H. Gwaªtowny wzrost
log κ od najni»szyh temperatur do garbu H, spowodowany jest absorpj¡ ujemnego jonuwodoru (H−). Energia wi¡zania jonu H− wynosi 0.7 eV , o odpowiada temperaturze okoªo8000 K. (ii) Za kolejny garb przy temperaturze okoªo 4.5−5.0×104 K, odpowiedzialna jestwarstwa drugiej jonizaji helu, oznazona symbolem He. Mehanizm κ dziaªaj¡y przytyh temperaturah, nap�dza pulsaje gwiazd z klasyznego pasa niestabilno±i (m.in.gwiazdy typu δ St lub RRLyr). (iii) Trzei garb nieprzezrozysto±i znajduje si� przytemperaturze ∼ 2 × 105 K (log T ≈ 5.3). Za wzrost κ w obszarze oznazonym jakoZ-bump, odpowiedzialna jest du»a ilo±¢ linii absorpyjnyh produkowanyh z przej±¢ wstrukturze subtelnej (wewn¡trz powªoki atomowej M) jonów pierwiastków z grupy »elaza.(iv) Ostatni garb, z maksimum przy temperaturze okoªo 2 × 106 K (log T ≈ 6.3), spo-wodowany jest po z�±i przej±iami w strukturze subtelnej jonów pierwiastków i�»kih(wewn¡trz powªoki atomowej L) jak i fotojonizaj¡ z powªoki K pierwiastków w�gla itlenu. Obszar ten nazywany jest gª�bokim garbem nieprzezrozysto±i, w skróie DOB(od ang. Deep Opaity Bump).3.2 Ob�to±i pierwiastków hemiznyh3.2.1 Mieszanki hemizneJak wspomniane jest w poprzedniej sekji, zmiany log κ zale»ne s¡ dodatkowo od mieszankipierwiastków hemiznyh wykorzystanej przy oblizeniah teoretyznyh. Przewa»nie,oblizenia te przeprowadzane s¡ dla skªadu hemiznego Sªo«a. Sªonezna ob�to±¢ pier-wiastków jest wa»n¡ informaj¡ dla zrozumienia budowy i ewoluji Sªo«a oraz UkªaduSªoneznego, przez o jest wa»nym wzorem dla badanyh gwiazd. Zatem, istotne jestuzyskanie jak najlepiej wyznazonyh ob�to±i pierwiastków hemiznyh i ih izotopów.Zwyzajowo u»ywane s¡ dwa ¹ródªa dla oszaowa« ob�to±i pierwiastków. Meteoryty,w szzególno±i hondryty w�gliste CI1, które pozwalaj¡ na pomiar ob�to±i pierwiastkóww ih pierwotnym stanie z obªoku proto-sªoneznego. Wyniki te wówzas odnosz¡ si� doskªadu hemiznego Ukªadu Sªoneznego. Sªonezne ob�to±i mog¡ by¢ wyznazone ze1Nazwa grupy (I) pohodzi od meteorytu Ivuna, który spadª w 1938 roku w Tanzanii.
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3.2 Ob�to±i pierwiastków hemiznyhspektroskopowyh analiz fotosfery, plam sªoneznyh, hromosfery, korony, wiatru sªo-neznego oraz z pomiarów energetyznyh z¡stek sªoneznyh. Jednak»e, spo±ród tyhmo»liwo±i jedynie pomiary fotosferyzne wi¡» s¡ najdokªadniejsze. Zwi¡zane jest to zfaktem, »e lepiej s¡ rozumiane proesy i warunki �zyzne zahodz¡e w tyh warstwah.Ob�to±i wyznazane z meteorytów przedstawiane s¡ w skali lizby atomów krzemu, któraprzyjmowana jest 106, a ko«owy wynik dla ka»dego z pierwiastków podawany jest w[Atomach/106℄. W przypadku Sªo«a lub innyh gwiazd ob�to±¢ pierwiastków podawanajest w skali lizby atomów wodoru, przyj�tej 1012. Zwyzajowo warto±i te podawane s¡w skali logarytmiznej i zapisywane w nast�puj¡y sposób, przykªadowo dla wodoru:
AH ≡ log ǫH ≡ logNH = 12.00. (3.9)Zawarto±¢ pozostaªyh pierwiastków hemiznyh normalizowana jest do lizby atomówwodoru wedªug zale»no±i:
AX = log ǫX = log

(

NX

NH

)

+ 12, (3.10)gdzie indeks X oznaza symbol innego pierwiastka hemiznego, a NX jest lizb¡ ato-mów pierwiastka X. Tradyyjnie, ob�to±i innyh pierwiastków porównuje si� do warto±iotrzymanyh dla Sªo«a wedªug nast�puj¡ej zale»no±i logarytmiznej:
[X/H] ≡ log ǫX,⋆ − log ǫX,⊙ ≡ log

(NXNH

)

⋆

− log

(NXNH

)

⊙

. (3.11)De�nija ta stosowana jest równie» dla szaowania stosunków zawarto±i innyh pierwiast-ków, np. [C/Fe℄ zy [C/O℄.Spo±ród wszystkih prób oszaowania ob�to±i opiszemy tylko wybrane prae z ostat-nih dwóh dziesi�iolei. Anders and Grevesse (1989) (dalej AG89) zestawili warto±iob�to±i dla meteorytów oraz fotosfery sªoneznej. Dokªadno±¢ otrzymanyh wyników wy-nosi od 5% do 10% dla wi�kszo±i pierwiastków z tabliy okresowej. Wyznazone zostaªyob�to±i wzgl�dem masy dla wodoru, helu oraz sumaryzne dla pozostaªyh pierwiastków(metali), zwyzajowo oznazane literami (X, Y, Z). Na podstawie modeli sªoneznyhotrzymane warto±i fotosferyzne to: Z = 0.0201 oraz Z/X = 0.0274. Lizby (X ,Y ,Z)znormalizowane s¡ do jedno±i, zatem w prosty sposób mo»na oszaowa¢ zawarto±¢ heluz poni»szego równania:
Y = 1− Z −

Z

Z/X
(3.12)Kolejna praa Grevesse and Noels (1993) (dalej GN93) obni»yªa zawarto±i pierwiastkówi�»kih do metalizno±i Z = 0.0179 oraz stosunku Z/X = 0.0244. Mieszanka hemiznaGN93 staªa si� do±¢ popularnym wzorem skªadu hemiznego, u»ywanego przy oblize-niah ewoluyjnyh i nieprzezrozysto±i. Na rysunku 3.2 przedstawione s¡ ró»nie w14



3.2 Ob�to±i pierwiastków hemiznyhwyznazeniah ob�to±i pierwiastków dla skªadów AG89 i GN93. Obni»enie metalizno-±i spowodowane jest gªównie ni»szymi zawarto±iami pierwiastków C, N, O, które maj¡najwi�kszy wkªad do wyznazanego Z. Znaznie obni»ona jest zawarto±¢ »elaza, gdzie wpodanej skali ∼ 0.2 dex odpowiada zmniejszeniu okoªo 1.5-krotnie. Obni»enie ob�to±ipierwiastków dotyzy tak»e azotu, tlenu i argonu. Zawarto±i N i O s¡ ni»sze o okoªo 0.1dex (1.26-krotnie), natomiast dla Ar zaledwie o 0.04 dex (1.1-krotnie). Jedynie dla tytanuwyniki GN93 szauj¡ wy»sz¡ ob�to±¢ o okoªo 0.03 dex (1.07-krotnie).
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Rysunek 3.2: Porównanie w skali logarytmiznej zawarto±i wybranyh 21 pierwiastkówdla skªadów hemiznyh GN93 oraz AG89. Na górnym panelu wykre±lone s¡ warto±i
AX = log ǫX, gdzie warto±i dla wodoru (AH = 12.00) oraz helu (AHe = 10.99) znajduj¡si� poza podan¡ skal¡. Dolny panel przedstawia ró»ni� w skali logarytmiznej pomi�-dzy dwoma mieszankami dla poszzególnyh pierwiastków. Skala pozioma podaje lizbyatomowe pierwiastków Z.W pray Grevesse and Sauval (1998) (dalej GS98) metalizno±¢ skªadu hemiznegoSªo«a jest nieznaznie mniejsza od wyniku dla GN93 (Z = 0.0169). Najwi�ksze zmianyw skªadzie pierwiastków GS98 widozne s¡ dla zawarto±i siarki (+0.12 dex) i argonu(−0.12 dex). Obni»one s¡ ob�to±i pierwiastków: helu (0.06 dex), w�gla (0.03 dex),azotu (0.05 dex) oraz tlenu (0.04 dex). Skªad GS98 obni»a zawarto±¢ metali w Sªo«uw porównaniu do GN93, jednak»e dopiero praa Lodders (2003) (dalej L03) wskazuje naznaz¡e obni»enie metalizno±i. W rezultaie uzyskuje warto±¢ Z = 0.0133, natomiaststosunek Z/X wynosi 0.0177.
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3.2 Ob�to±i pierwiastków hemiznyhOb�to±i pierwiastków wyznazane z linii widmowyh zale»ne s¡ od modeli atmos-fery gwiazdowej oraz proesów tworzenia linii. Poprzez dokªadniejsze modele uzyskuje si�lepsze wyniki oszaowania ob�to±i pierwiastków. Dodatkowo, wa»ne jest uaktualnieniebazy danyh �zyki atomowej i molekularnej. W tradyyjnym podej±iu, stosuje si� jed-nowymiarowe modele atmosfer w równowadze hydrostatyznej. Natomiast dla prostotyoblize« strumie« konwektywny przybli»any jest teori¡ ±redniej drogi mieszania (Böhm-Vitense 1958). Przy oblizaniu transferu promienistego lub obsadze« termów atomowyhstosuje si� przybli»enie lokalnej równowagi termodynamiznej (LTE), która speªniona jestjedynie dla gª�bokih warstw gwiazdowyh. Kolejne oszaowanie ob�to±i pierwiastkówgrup Asplund et al. (2004) i Asplund et al. (2005) (wspólnie okre±lane jako A04) opierasi� na jednozesnym rozwi¡zywaniu hydrodynamiznyh równa« zahowania masy, p�du ienergii razem z trójwymiarowym równaniem transferu promieniowania, z uwzgl�dnieniemtransportu promienistego i konwektywnego. Przyj�te podej±ie pozwala na pomini�ieparametrów swobodnyh zwi¡zanyh ze ±redni¡ drog¡ mieszania, oraz je±li mo»liwe zasto-sowanie odej±ia od równowagi termodynamiznej (NLTE, od ang. Non-Loal Thermody-nami Equilibrium). Wynikiem tyh oblize« jest znaz¡o obni»ona metalizno±¢ Sªo«ado warto±i Z = 0.0122 oraz Z/X = 0.0165, niemal dwukrotnie ni»sza ni» dla skªaduhemiznego AG89. W porównaniu z mieszank¡ GN93 zawarto±i pierwiastków C, N, O,Ne i Ar s¡ obni»one okoªo 1.5- lub 2-krotnie. Najwi�ksza ró»nia w oszaowaniah wy-st�puje dla argonu, daj¡ ponad dwukrotnie mniejsz¡ zawarto±¢ w porównaniu do GN93.Ró»nie w skªadah hemiznyh GN93 oraz A04 przedstawione s¡ na rysunku 3.3.W ostatnih kilku latah dokonano ponownyh rewizji wyznaze« ob�to±i pierwiast-ków dla Sªo«a przez dwie niezale»ne grupy Lodders et al. (2009) i Asplund et al. (2009),okre±lane odpowiednio L09 oraz A09. Wynikaj¡a ze skªadu L09 metalizno±¢ Z = 0.0141oraz stosunek Z/X = 0.0191, s¡ wy»sze ni» dla wze±niejszyh wyznaze« L03. Nowszewyniki tak»e uwzgl�dniaj¡ trójwymiarowe modele tworzenia linii widmowyh, ho¢ tylkodla niektóryh pierwiastków hemiznyh. Podobnie jak dla A04, ob�to±i mieszankiA09 spowodowane s¡ trzema gªównymi zynnikami: aktualizaj¡ danyh atomowyh imolekularnyh, realistyznym trójwymiarowym hydrodynamiznym modelem atmosferysªoneznej oraz pomini�iem zaªo»enia LTE przy tworzeniu si� linii widmowyh. W porów-naniu do A04, doprowadziªo to do nieznaznego zwi�kszenia metalizno±i do Z = 0.0134(podobne Z jak dla L03) i wy»szego stosunku Z/X = 0.0181. Skªad A09 na hwil�oben¡ podaje najbardziej prawdopodobne ob�to±i pierwiastków hemiznyh w Sªo«u.Spowodowane jest to nie tylko udoskonalonym modelem, lez równie» uwzgl�dnieniemkilku linii widmowyh przy wyznazeniu ob�to±i pierwiastków hemiznyh, zahowuj¡mo»liwie najwi�ksz¡ dokªadno±¢. Porównanie skªadów A09 i A04 przedstawione jest narysunku 3.4 i wskazuje na wzrost ob�to±i pierwiastków. Jednak»e, warto±i dla skªaduA09 wi¡» pozostaj¡ ni»sze od wyników AG89 i GN93. W skªadzie A09 zawarto±¢ argonu16



3.2 Ob�to±i pierwiastków hemiznyh
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Rysunek 3.3: Porównanie zawarto±i wybranyh 21 pierwiastków dla skªadów hemiznyhA04 oraz GN93. Na górnym panelu wykre±lone s¡ warto±i AX = log ǫX, gdzie ob�to±¢helu dla A04 wynosi AHe = 10.93. Dolny panel przedstawia ró»ni� w skali logarytmiznejpomi�dzy dwoma mieszankami dla poszzególnyh pierwiastków.podwy»szona jest okoªo 1.5-krotnie, powraaj¡ do podobnego stanu jak w wyniku GN93.Warto±i ob�to±i AX dla 21 pierwiastków podane s¡ w tabeli 3.1, z odpowiednimi liz-bami i masami atomowymi. Dodatkowo, podane s¡ wyznazone z¡stkowe masy metali(Z) oraz helu (Y ) dla odpowiednih skªadów hemiznyh. Otrzymane warto±i Y (pozawynikiem GN93) ró»ni¡ si� od najlepszego heliosejsmiznego oszaowania Basu and Antia(2004), podaj¡ego warto±¢ Y = 0.0285.3.2.2 Sªo«e a pobliskie gwiazdyCho¢ wynik otrzymany przez Asplund et al. (2009) bardzo dokªadnie odtwarza skªadhemizny Sªo«a, wi¡» pozostaj¡ pewne trudno±i i niepewno±i przy oszaowaniahzawarto±i dla niektóryh istotnyh pierwiastków. Otrzymywane ob�to±i zmieniaªy si�do±¢ znaz¡o przez lata, z�sto spowodowane to byªo brakiem danyh atomowyh lubdokªadnyh obserwaji spektroskopowyh. Opieraj¡ si� na wyznazeniah dla A09, wartozwrói¢ uwag� na bª�dy wyznaze« niektóryh wa»nyh pierwiastków hemiznyh:W�giel: Pomimo du»ej ilo±i linii widmowyh tego pierwiastka w widmie Sªo«a,przez lata utrudnione byªo dobre oszaowanie zawarto±i C ze wzgl�du na ró»nie wynikówpomi�dzy u»ytymi liniami. Fotosferyzna warto±¢ przyj�ta w skªadzie A09 jest u±rednion¡spo±ród wyników uzyskanyh z analizy linii [C I℄, C I, CH oraz C2, daj¡ w rezultaie17
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3.2 Ob�to±i pierwiastków hemiznyh
Tablia 3.1: Sªonezne ob�to±i dla wybranyh 21 pierwiastków hemiznyh w kolejnyhoszaowaniah z lat 1989-2009. Warto±i podane s¡ w skali logarytmiznej (log ǫX) dlawybranyh mieszanek hemiznyh, od AG89 do A09. Dodatkowo podane s¡ lizby ato-mowe Z oraz masy atomoweA. W dolnej z�±i tabeli podane s¡ wyznazone fotosferyznemetalizno±i Z, stosunek Z/X oraz Y dla odpowiedniego skªadu hemiznego.Pierwiastek Z A AG89 GN93 GS98 L03 A04 L09 A09H 1 1.007940 12.00 12.00 12.00 12.00 12.00 12.00 12.00He 2 4.002602 10.99 10.99 10.93 10.899 10.93 10.925 10.93C 6 12.010700 8.56 8.55 8.52 8.39 8.39 8.39 8.43N 7 14.006700 8.05 7.97 7.92 7.83 7.78 7.86 7.83O 8 15.999400 8.93 8.87 8.83 8.69 8.66 8.73 8.69Ne 10 20.179700 8.09 8.08 8.08 7.87 7.84 8.05 7.93Na 11 22.989770 6.33 6.33 6.33 6.30 6.17 6.30 6.24Mg 12 24.305000 7.58 7.58 7.58 7.55 7.53 7.54 7.60Al 13 26.981538 6.47 6.47 6.47 6.46 6.37 6.47 6.45Si 14 28.085500 7.55 7.55 7.55 7.54 7.51 7.52 7.51P 15 30.973760 5.45 5.45 5.45 5.46 5.36 5.46 5.41S 16 32.065000 7.21 7.21 7.33 7.19 7.14 7.14 7.12Cl 17 35.452700 5.50 5.50 5.50 5.26 5.50 5.50 5.50Ar 18 39.948000 6.56 6.52 6.40 6.55 6.18 6.50 6.40K 19 39.098300 5.12 5.12 5.12 5.11 5.08 5.12 5.03Ca 20 40.078000 6.36 6.36 6.36 6.34 6.31 6.33 6.34Ti 22 47.867000 4.99 5.02 5.02 4.92 4.90 4.90 4.95Cr 24 51.996100 5.67 5.67 5.67 5.65 5.64 5.64 5.64Mn 25 54.938049 5.39 5.39 5.39 5.50 5.39 5.37 5.43Fe 26 55.845000 7.67 7.50 7.50 7.47 7.45 7.45 7.50Ni 28 58.693400 6.25 6.25 6.25 6.22 6.23 6.23 6.22

Z 0.0201 0.0179 0.0169 0.0133 0.0122 0.0141 0.0134
Z/X 0.0274 0.0244 0.0231 0.0177 0.0165 0.0191 0.0181
Y 0.2463 0.2485 0.2515 0.2353 0.2484 0.2477 0.2463
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3.2 Ob�to±i pierwiastków hemiznyh
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Rysunek 3.4: Porównanie zawarto±i wybranyh 21 pierwiastków dla skªadów hemiznyhA09 oraz A04. Na górnym panelu wykre±lone s¡ warto±i AX = log ǫX, gdzie ob�to±¢helu dla A04 oraz A09 wynosi AHe = 10.93. Dolny panel przedstawia ró»ni� w skalilogarytmiznej pomi�dzy dwoma mieszankami dla poszzególnyh pierwiastków.
log ǫC,⊙ = 8.43 ± 0.05. Jednak»e, nie przeprowadzona jest peªna trójwymiarowa analizaNLTE.Azot: Do wyznazenia zawarto±i N mo»na wykorzysta¢ wiele dost�pnyh linii wid-mowyh. Zaleane ob�to±i otrzymane s¡ z analizy linii N I oraz NH, zahowuj¡ bardzodobr¡ zgodno±¢ mi�dzy obiema metodami i przyj�ta jest warto±¢ log ǫN,⊙ = 7.83± 0.05.Tlen: Jest to trzei najbardziej ob�ty pierwiastek we Wszeh±wieie, a wraz z jegoizotopami, jest kluzowym wska¹nikem w astronomii. Szaowana sªonezna zawarto±¢ Oobni»ona jest znaz¡o w ostatnih dwóh dekadah od warto±i 8.93 dla AG89 do 8.66dla A04. Dokªadniejsza analiza wzbronionej linii [O I℄, dozwolonej O I oraz kilku innyhpotwierdza nisk¡ zawarto±¢ tlenu, w A09 szaowanej na log ǫO,⊙ = 8.69± 0.05.Chrom i Mangan: Wspóln¡ eh¡ obu pierwiastków, byªy sªabo znane siªy osy-latorów dla niektóryh kluzowyh linii widmowyh. Najnowsze oszaowania zawarto±iCr i Mn uwzgl�dniaj¡ równie» efekty NLTE podaj¡ ob�to±i, odpowiednio log ǫ równe
5.61± 0.04 i 5.43± 0.04.�elazo: Pierwiastek ten z�sto jest u»ywany w zast�pstwie aªo±iowej zawarto±imetali, równie» jako wzorze, wzgl�dem którego mierzone s¡ ob�to±i innyh pierwiastków.Dokªadniejsze wyniki dla linii Fe I i Fe II potwierdzaj¡ ob�to±¢ »elaza na okoªo log ǫFe =

7.50± 0.04. Zaleana warto±¢ jest identyzna z wynikami dla GN93 i GS98.19
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3.2 Ob�to±i pierwiastków hemiznyhDla niektóryh pierwiastków takih jak fosfor lub hlor, fotosferyzne ob�to±i nie s¡mo»liwe do pomiaru przy u»yiu spektroskopii spokojnego Sªo«a, a wykorzystywane s¡do tego plamy sªonezne. Podobny problem dotyzy równie» gazów szlahetnyh, któ-ryh potenjaªy wzbudzenia s¡ wysokie i nie obserwuje si� linii fotosferyznyh przez okoniezne s¡ wówzas metody po±rednie.Hel: Bardzo dokªadne wyznazenie zawarto±i He mo»liwe jest poprzez heliosejsmolo-gi�. Wykorzystuje si� przy tym zmian� indeksu adiabatyznego Γ1 w stre�e jonizaji He II,która ma miejse blisko powierzhni Sªo«a (r/R ≈ 0.98). Wynik otrzymany przez Basuand Antia (2004) dla z¡stkowej ob�to±i helu w stre�e konwektywnej Y = 0.2485±0.0034odpowiada ob�to±i log ǫHe = 10.93± 0.01. Podobny wynik otrzymywany jest dla modeliSªo«a przy zaªo»eniu skªadu hemiznego GS98. Z kolei, u»yie skªadu A04 w modeluSªo«a implikuje ni»sz¡ powierzhniow¡ warto±¢ He o 0.02 dex. Ostateznie w skªadzieA09 przyj�to zawarto±¢ helu wyznazon¡ z heliosejsmologii.Neon: Ob�to±¢ tego pierwiastka mo»e by¢ wnioskowana z rentgenowskiej i ultra�ole-towej spektroskopii korony sªoneznej, �ar i wiatru sªoneznego. W wy»szyh warstwahatmosfery sªoneznej i w wietrze sªoneznym zawarto±i pierwiastków o potenjale ni»-szym ni» < 10 eV s¡ wzbogaone, w porównaniu do warto±i fotosferyznyh. Efekt tennie wpªywa, lub tylko nieznaznie, na ob�to±i pierwiastków o wy»szym potenjale joni-zaji i zahowuj¡ ob�to±i fotosferyzne (Feldman and Widing 2003). Spowodowane jestto efektem tzw. potenjaªu pierwszej jonizaji (FIP, od ang. First Ionization Potential).Wówzas korzystniej jest wyznazy¢ zawarto±¢ Ne w stosunku do innego pierwiastka, dlagazów szlahetnyh jest to tlen. Podstaw¡ tej metody jest zaªo»enie, i» badany stosunekob�to±i zahowany jest tak»e w fotosferze. Dla oszaowa« skªadu A09 u»yta warto±¢Ne/O wynosi 0.175± 0.031 i wyznazona jest dla spokojnego Sªo«a na podstawie Young(2005). Wynik ten jest tym bardziej uzasadniony, i» w typowej fazie spokojnego Sªo«anie obserwuje si� efektu FIP. Ni»sza zawarto±¢ neonu w skªadzie A04 tªumazona jestprzyj�tym innym, mniejszym stosunkiem Ne/O, wyznazonym przez Reames (1999) dlaenergetyznyh z¡stek sªoneznyh i równym 0.152± 0.006.Argon: Przyj�ta ob�to±¢ Ar jest ±redni¡ warto±i¡, spo±ród otrzymanyh przy po-moy ró»nyh metod. Wynik log ǫAr = 6.40± 0.13 jest wy»szy od warto±i dla A04 o 0.2dex, który oparty byª na stosunku Ar/O podanym przez Reames (1999) dla energetyz-nyh z¡stek sªoneznyh.Warto±i metalizno±i Sªo«a dla skªadów hemiznyh takih jak GN93 zy GS98s¡ wy»sze ni» dla pobliskih gwiazd. Standardowe modele sªonezne zbudowane dla ob-�to±i pierwiastków tyh skªadów hemiznyh dobrze zgadzaj¡ si� z bardzo dokªadnymipomiarami heliosejsmiznymi. Cunha et al. (2006) pokazuj¡, »e dla pobliskih gwiazd
20



3.3 Biblioteki nieprzezrozysto±itypu B zawarto±i lekkih pierwiastków s¡ podobne do sªoneznyh. Wyznazona za-warto±¢ tlenu A(O) = 8.70 ± 0.09 dobrze zgadza si� z wynikiem dla A09 (8.69 ± 0.05).Uzyskana zawarto±¢ neonu A(Ne) = 8.11 ± 0.04 jest znaz¡o wy»sza od wyniku A09o 0.18 dex, ho¢ spójna dla badanyh gwiazd typu B. Tak wysoka ob�to±¢ neonu po-dana jest przy oszaowaniah skªadów AG89, GN93, GS98 i L09. Nale»y jednak zwrói¢uwag�, i» uwzgl�dnienie efektów dyfuzji w Sªo«u oraz wzbogaenia hemiznego Galak-tyki prowadzi wówzas do zgodnyh ob�to±i neonu. Podobne warto±i uzyskiwane s¡tak»e dla pobliskih gwiazd sªoneznego typu jak i obszarów HII. Asplund et al. (2009)podaj¡ sªonezn¡ warto±¢ A(Ne) = 8.12 ± 0.06 przy uwzgl�dnieniu dyfuzji sªoneznej.Wskazuje to, i» skªad hemizny Sªo«a (gwiazdy typu G populaji dysku) nie ró»ni si�od pobliskih gwiazd. Dla przykªadu, Fuhrmann (2008) dla próbki gwiazd do 25-u ppodaje ±redni wynik metalizno±i [Fe/H℄= −0.02 ± 0.18. Z drugiej strony, uszzupleniezawarto±i pierwiastków w A04 i A09 spowodowaªo rozbie»no±¢ z wynikami heliosejsmiz-nymi. Standardowy model Sªo«a badany przez Basu and Antia (2004) przewiduje dnostrefy konwektywnej na okoªo 0.725R⊙, natomiast heliosejsmizny pomiar podaje war-to±¢ 0.7133 ± 0.0005R⊙, pozostawiaj¡ rozbie»no±¢ o najmniej 20-krotnie wi�ksz¡ ni»bª�dy pomiarowe. W elu usuni�ia tej ró»niy sugerowane byªy wy»sze warto±i sto-sunku Ne/O, wi�ksze ni» 0.26, który jest wynikiem Cunha et al. (2006). Guzik et al.(2009) rozwa»ali tak»e uwzgl�dnienie silniejszej utraty masy we wzesnym etapie ewo-luji. Powoduje to mody�kaj� struktury j¡dra jak i pogª�bienie strefy konwektywnej,zwi�kszaj¡ przez to zgodno±¢ z obserwowanym przebiegiem pr�dko±i d¹wi�ku we wn�-trzu. Jednak»e, je±li faza wi�kszej utraty masy b�dzie zbyt dªuga mo»e to doprowadzi¢ dozniszzenia powierzhniowej zawarto±i litu i produkowa¢ wi�ej izotopów 3He. W wynikuzego doprowadzi do rozbie»no±i z pomiarami pr�dko±i d¹wi�ku.3.3 Biblioteki nieprzezrozysto±i3.3.1 Projekt OPALOblizeniami nieprzezrozysto±i monohromatyznyh zaj�ªa si� grupa z Lawrene Li-vermore National Laboratory (Rogers and Iglesias 1992), okre±lana jako projekt OPAL(Opaity Library) od nazwy kodu. OPAL wykorzystuje tzw. podej±ie �zyzne, rozpa-truj¡ plazm� jako du»y zbiór elektronów i j¡der oddziaªuj¡yh elektrostatyznie. Kon-�guraje odpowiadaj¡e zwartym skupiskom jonów, atomów i molekuª s¡ próbkowanez tego zbioru. Jakiekolwiek efekty o±rodka plazmy na wewn�trzne stany próbkowanyhkon�guraji s¡ uzyskiwane bezpo±rednio ze statystyznej analizy mehaniki. Oblizenianieprzezrozysto±i rozpozyna si� od uzyskania aªkowityh lizb obsadze« z równaniastanu (EOS, od ang. Equation Of State). W porównaniu do wyników Los Alamos (LAOL),21



3.3 Biblioteki nieprzezrozysto±inajwi�kszy wpªyw na wzrost nieprzezrozysto±i w tabliah OPAL maj¡ ulepszone dane�zyki atomowej. W oblizeniah tyh koniezne s¡ przybli»enia w elu uwzgl�dnieniastruktury subtelnej i nadsubtelnej termów atomowyh. Stosowane s¡ ró»ne poziomy do-kªadno±i danyh atomowyh, na przykªad przybli»enie sprz�»enia LS (spin-orbita) dlalekkih pierwiastków, natomiast sprz�»enie jj (po±rednie) dla pierwiastków i�»kih (Ro-gers and Iglesias 1994). Oblizenia OPAL wskazuj¡ nawet na 3−4-krotny wzrost ±redniejRosseland'a nad wynikami LAOL, przy temperaturze okoªo 200 000 K. Znaz¡y wzrostnieprzezrozysto±i notowany jest tak»e w szerokim zakresie temperatur od 105 do 106 K.W du»ej mierze, wzrost ten spowodowany jest bardzo du»¡ ilo±i¡ przej±¢ wewn¡trz M-tejpowªoki elektronowej »elaza, spowodowane nimi tysi¡e linii absorpyjnyh zaniedbanebyªy przez LAOL. Znazenie »elaza jak i pierwiastków z jego grupy byªo przeozone zpowodu bardzo maªyh z¡stkowyh ob�to±i w plazmie gwiazdowej, rz�du 10−5 − 10−7w stosunku do aªkowitej zawarto±i atomów. Tablie nieprzezrozysto±i astro�zyznyhpoddane s¡ pó¹niejszej rewizji w pray Iglesias and Rogers (1996), w dziedzinie �zykiatomowej jaki i proedur numeryznyh.Struktura nowyh tabli nieprzezrozysto±i jest nieo inna ni» stosowana w wynikahLAOL. Wyniki OPAL podane s¡ w formie 126 tabel dla ró»nyh ob�to±i z¡stkowyhwzgl�dem masy wodoru, helu i metali (X, Y, Z). �rednie Rosseland'a posegregowanes¡ wedªug temperatury zmieniaj¡ej si� w zakresie log T = 3.75 − 8.70 oraz g�sto±izde�niowanej parametrem logR = log(ρ/T 3
6 ), przyjmuj¡ym warto±i od −8.0 do +1.0,gdzie T6 jest temperatur¡ podan¡ w milionah stopni. Tabele polizone s¡ dla mieszanki21 pierwiastków hemiznyh: H, He, C, N, O, Ne, Na, Mg, Al, Si, P, S, Cl, Ar, K, Ca,Ti, Cr, Mn, Fe oraz Ni, odwzorowuj¡ skªady hemizne GN93, A04 i A09, szzegóªowoopisane w poprzednim podrozdziale.3.3.2 Projekt OP3.3.2.1 The Opaity ProjetNiemal równolegle z OPAL dost�pne byªy nieprzezrozysto±i stworzone przez niezale»n¡mi�dzynarodow¡ grup� The Opaity Projet. Zaªo»ona w 1984 roku w elu polizeniaobszernyh danyh atomowyh wymaganyh do oszaowa« nieprzezrozysto±i otozekgwiazdowyh oraz polizenia mi�dzy innymi ±rednih nieprzezrozysto±i Rosseland'a.Podej±ie przyj�te przez grup� OP opieraªo si� na nowym formalizmie równania stanu(Hummer and Mihalas 1988), tzw. podej±iu hemiznym. W opisie tym mieszanka ele-mentów widziana jest jako zbiór atomów, molekuª, jonów i elektronów, a zahodz¡ereakje jonizaji i dysojaji rozpatruje si� przy u»yiu równa« Saha. Seaton et al. (1994)przedstawili pierwsze dost�pne oblizenia wspóªzynnika κ przez grup� OP, które ró»-niªy si� od wyników OPAL dla obszarów o wysokih (T ,ρ). Tak jak w projekie OPAL22



3.3 Biblioteki nieprzezrozysto±inajwi�kszy wzrost ±redniej nieprzezrozysto±i Rosseland'a, κR, wyst�puje w tym samymobszarze, przy temperaturze okoªo 200 tysi�y stopni. Badnell and Seaton (2003) poka-zali, »e OP uwzgl�dniaªo poszerzenie linii w wyniku samojonizaji lez nie uwzgl�dniaªoposzerzenia i±nieniowego, które mo»e by¢ wa»ne przy wy»szyh g�sto±iah. Dodatkowo,najwi�ksze ró»nie pomi�dzy OPAL i OP dla wy»szyh g�sto±i i temperatur usuni�te s¡po uwzgl�dnieniu proesów wewn¡trz-powªokowyh, powy»ej temperatury log T & 5.5 ig�sto±i logR & −3. W niskih temperaturah (log T . 5.5) niewielkie ró»nie pomi�dzyOPAL i OP mo»na przypisa¢ dokªadniejszym danym atomowym projektu OP. Ró»niedla wy»szyh log T i g�sto±i logR & −2, Seaton and Badnell (2004) tªumaz¡ jako kon-sekwenje odmiennyh podej±¢ w równaniah stanu. W ostatniej dekadzie Seaton (2005)przedstawiª rewizj� tabli nieprzezrozysto±i OP, mi�dzy innymi uwzgl�dniaj¡ wszystkieprzej±ia wewn¡trz-powªokowe ze szzegóªowym opisem podanym w Badnell et al. (2005).3.3.2.2 Przygotowanie tabli nieprzezrozysto±iPakiet OP1 zawiera kompletn¡ bibliotek� nieprzezrozysto±i monohromatyznyh dla16 pierwiastków hemiznyh H, C, N, O, Ne, Na, Mg, Al, Si, S, Ar, Ca, Cr, Mn, Feoraz Ni. Informaja o siedemnastym pierwiastku He, otrzymywana jest z poprzednihszesnastu. Dane te znajduj¡ si� w plikah o nazwie mzz.ttt, gdzie zz odnosi si� do lizbyatomowej danego pierwiastka (np. dla wodoru zz ≡ 01). Natomiast ttt jest trzyyfrow¡lizb¡ opisuj¡¡ temperatur�, zmieniaj¡a si� od minimalnej warto±i ttt ≡ 140 odpo-wiadaj¡ej log T = 3.5 do maksymalnej ttt ≡ 320 odpowiadaj¡ej log T = 8.0. Wrazz wymienionymi plikami binarnymi dost�pne s¡ równie» odpowiednie kody (Fortran) dopray na tyh plikah. Narz�dzia zawarte w pakieie pozwalaj¡ na samodzielne stworze-nie tabli nieprzezrozysto±i dla dowolnej mieszanki 17 pierwiastków hemiznyh (odwodoru po nikiel) lub mieszanki 3 pierwiastków. Mieszanka 3 pierwiastków skªada si� zH, He oraz trzeiego �kyjnego, który posiada wspóln¡ informaj� na temat pozostaªyh15 pierwiastków (metali). Odpowiednie pliki nieprzezrozysto±i monohromatyznyhdla �kyjnego pierwiastka mo»na stworzy¢ przy u»yiu dost�pnego kodu mixv.for do-konuj¡ odpowiednih zmian. Tablie nieprzezrozysto±i dla 3 pierwiastków ró»ni¡ si�od wyników dla 17 pierwiastków tylko nieznaznie. Podej±ie takie znaz¡o redukujezas oblizeniowy, jednak»e w pewnyh obszarah (T, ρ) metoda ta wprowadza bª�dy nu-meryzne przy oblizeniah ewoluyjnyh i otozek modeli gwiazdowyh, przez o jestaªkowiie porzuona.Do stworzenia tabli OP, odpowiadaj¡yh formatowi tabli OPAL, przygotowanes¡ 126 plików zawieraj¡yh informaje o warto±iah (X, Y, Z). Przykªadowa zawarto±¢1Nowsze wersje, od wykorzystanej v3.0, dost�pne s¡ na stronie projektu OP: http://dsweb.u-strasbg.fr/topbase/testop/TheOP.html 23



3.3 Biblioteki nieprzezrozysto±itakiego pliku podana jest poni»ej, gdzie prawidªowa ilo±¢ pierwiastków w oblizeniah musiby¢ kontrolowana w zale»no±i od zmian X i Z pomi�dzy kolejnymi plikami. Przykªadowazawarto±¢ pliku, dla standardowej mieszanki A04:mono/ !katalog z nieprzezrozysto±iami monohromatyznymix9960z0040.mixv !plik wyj±iowy0.9960 !obfito±¢ wodoru X wzgl�dem masy0.0040 !obfito±¢ metali Z wzgl�dem masy16 !ilo±¢ pierwiastków uwzgl�dnionyh przy oblizeniah6 2.6631E-017 6.5371E-028 4.7357E-0110 7.1678E-0211 1.5325E-0312 3.6761E-0213 2.4288E-03 !lizba atomowa i z¡stkowa zawarto±¢ metalu14 3.3526E-0216 1.4302E-0218 1.5681E-0320 2.1154E-0324 4.3190E-0425 2.9880E-0426 2.8536E-0228 1.5681E-03140 320 2 !zakres temperatur i krok w temperaturzeIlo±¢ pierwiastków uwzgl�dnionyh przy oblizeniah ulega zmianie, w zale»no±i od przy-j�tyh warto±i (X,Z). Je±li metalizno±¢ jest przyj�ta zero, wówzas nie podawana jestlizbowa zawarto±¢ dla ka»dego pierwiastka. Cz¡stkowa zawarto±¢, Nfrac(X), jest wa»nymelementem oblize« nieprzezrozysto±i i wyznazana jest dla ka»dego pierwiastka (pozaH i He) w stosunku do aªkowitej lizby atomów metali. W odró»nieniu od tabli OPAL,oblizenia wykonywane s¡ jedynie dla mieszanki 17 pierwiastków zamiast 21. Oszaowania
Nfrac mo»na w prosty sposób dokona¢ z informaji podanyh w tabeli 3.1 (na stronie 18).W pierwszym kroku, z podanyh ob�to±i log ǫX ≡ AX oblizane s¡ zawarto±i lizboweatomów

NX = 10AX (3.13)a nast�pnie sum� aªkowitej lizby atomów pierwiastków metali Nmet obliza si� wedªugwzoru:
Nmet =

17
∑

X=3

10AX =
17
∑

X=3

NX. (3.14)24



3.4 Nieprzezrozysto±i OPAL i OPCz¡stkowa zawarto±¢ danego pierwiastka wzgl�dem metali wylizana jest ze stosunku:Nfrac(X) =
NXNmet

. (3.15)Przy oblizeniah nieprzezrozysto±i kod automatyznie wyliza sumaryzn¡ mas¡ ato-mow¡ wszystkih metali, któr¡ mo»na uzyska¢ wedªug wzoru:
Amix =

17
∑

X=3

Nfrac(X) ·A(X), (3.16)gdzie A(X) jest mas¡ atomow¡ pierwiastka X.Na podstawie przygotowanyh plików wej±iowyh, kod mixv.for produkuje dla ka»-dej temperatury i g�sto±i elektronowej (logNe) warto±i log ρ, ±rednie nieprzezrozysto±iPlank'a (κP ) oraz Rosseland'a (κR). Nast�pnie, za pomo¡ kodu opfitopal.for wynikizamieniane s¡ na pojedynze tabele warto±i log κR posortowane wzgl�dem temperatury
log T i parametru g�sto±i logR dla zadanyh skªadów (X, Y, Z). Wybrany format tabeliOPAL dla przedstawienia wyników jest u»ytezniejszy dla stosowanego w niniejszej praykodu ewoluyjnego. Ostatnim krokiem jest zebranie otrzymanyh tabel i zªo»enie do jed-nego pliku zahowuj¡ format oryginalnyh tabli OPAL. Tablie OPAL posiadaj¡ nieowi�kszy zakres temperatur i g�sto±i ni» oblizenia OP. Proedura ta przeprowadzona jestprzy przygotowaniu tabli OP dla skªadów GN93, A04, A09 jak równie» dla tabli zezmody�kowanymi ob�to±iami niektóryh pierwiastków (Ar, Ne, Ni, Fe) dla mieszankiA04.3.4 Nieprzezrozysto±i OPAL i OPTablie OPAL s¡ dost�pne na zamówienie i zebrane zostaªy dla trzeh mieszanek pier-wiastków i�»kih GN93, A04 i A09, polizone dla 21 pierwiastków. Tablie dla OPALi OP A09 wykorzystywane s¡ w dalszej z�±i pray, przy astrosejsmologii gwiazd. Narysunku 3.5 przedstawione s¡ ±rednie Rosseland'a dla tabeli o ob�to±i wodoru X = 0.7i metali Z = 0.02 i dla dwóh mieszanek GN93 i A04. Warto±i log κR wykre±lone s¡ dlazakresu parametru g�sto±i logR mi�dzy −7 i −1. Wykresy przedstawiaj¡ efekt nieprze-zrozysto±i, ró»ni� w podej±iah przy rozwi¡zywaniu równania stanu: obraz �zyzny(OPAL) i hemizny (OP). Niezale»nie od u»ytego skªadu hemiznego wyniki OP, wogólno±i posiadaj¡ wy»sze warto±i nieprzezrozysto±i, ho¢ w obszarah przy tempera-turze okoªo miliona stopni i logR & −4 s¡ nieznaznie ni»sze. Przy temperaturze okoªo200 tysi�y stopni (Z-bump przy log T = 5.3) oraz w zakresie logR od −3 do −7 obser-wuje si� wyra¹n¡ ró»ni� w garbie nieprzezrozysto±i od strony wy»szyh temperatur.W danyh OP maksimum Z-bump jest lekko przesuni�te ku wy»szej temperaturze, jed-noze±nie poszerzaj¡ pro�l garbu nieprzezrozysto±i. Zmiana mieszanki GN93 na A0425



3.4 Nieprzezrozysto±i OPAL i OPpodwy»sza warto±i log κR dla OPAL i OP, w szzególno±i dla temperatur wi�kszyh odokoªo log T ∼ 5.0
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Rysunek 3.5: Porównanie efektu u»ytyh tabli nieprzezrozysto±i OPAL i OP dla dwóhskªadów hemiznyh, GN93 i A04. Przedstawione s¡ zmiany nieprzezrozysto±i w funkjitemperatury dla siedmiu ró»nyh parametrów g�sto±i logR od −7.0 do −1.0, gdzie R =

ρ/T 3
6 a T6 jest temperatur¡ w milionah K.Jednak»e, jaki wpªyw maj¡ te zmiany na modele gwiazdowe? Mo»na to przedstawi¢na przykªadzie modeli otozek gwiazd o masah 10M⊙ i 4M⊙. Wybrane masy odpowia-daj¡ harakterystyznym warto±iom dla gwiazd pulsuj¡yh, odpowiednio typu β Cepi SPB. Pulsaje obu typów nap�dzane s¡ mehanizmem κ w garbie nieprzezrozysto±iZ-bump, jako wynik bardzo du»ej ilo±i linii absorpyjnyh pierwiastków z grupy »elaza.Na rysunku 3.6 przedstawione s¡ przebiegi nieprzezrozysto±i i ih wzgl�dne ró»nie dlamodelu otozki gwiazdy β Cep o masie 10M⊙. Model ten znajduje si� w pó¹niejszej fazieewoluji na i¡gu gªównym (bli»ej linii TAMS). Górne panele pokazuj¡ wyniki uzyskanedla tabli OP i OPAL przy u»yiu mieszanki GN93. Wzgl�dne ró»nie wskazuj¡ na okoªo20-o% wzrost κ dla OP w obszarze nap�dzania, spowodowane szerszym pro�lem garbuZ-bump (log T = 5.4−5.5). Równie» maksimum pro�lu jest przesuni�te ku nieo wy»szejtemperaturze, o dla wzbudzania osylaji w modelah sejsmiznyh okazuje si� wa»nymzynnikiem. �rodkowe panele pokazuj¡ wpªyw zmiany mieszanki z GN93 na A04 w ta-bliah OP, dla tyh samyh parametrów (X,Z). Wzgl�dne ró»nie ponownie wskazuj¡na najwi�kszy efekt w okoliah Z-bump, gªównie przy temperaturah log T = 5.3 − 5.4.Efekt zastosowania nowszego skªadu hemiznego powoduje wzrost log κ o kolejne 14%.W wyniku tego, sumaryzny wzrost nieprzezrozysto±i w obszarze nap�dzania pulsaji,26
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3.4 Nieprzezrozysto±i OPAL i OP
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log TRysunek 3.6: Przebieg nieprzezrozysto±i (lewe panele) oraz odpowiednie wzgl�dne ró»-nie (prawe panele) wewn¡trz modelu otozki gwiazdy typu β Cep o masie 10M⊙.
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3.5 Mody�kaje skªadów hemiznyhpohodz¡y od danyh OP i mieszanki A04 wynosi ponad 30% nad danymi OPAL GN93.Efekt ten ma te» ogromny wpªyw na domeny niestabilno±i, o zostanie pokazane w na-st�pnym rozdziale. Dolne panele przedstawiaj¡ wzgl�dne obni»enie nieprzezrozysto±iprzy dwukrotnym zmniejszeniu metalizno±i z warto±i Z = 0.02 na 0.01. Powoduje to,»e w obszarze nap�dzania pulsaji warto±¢ κ obni»ona jest nawet o 30% dla szerokiego za-kresu temperatur log T = 5.3− 6.7. Pomimo tak znaznego obni»enia nieprzezrozysto±ipulsaje typu β Cep w tym modelu wi¡» s¡ wzbudzane.Na rysunku 3.7 przedstawione s¡ przebiegi log κ wewn¡trz otozki modelu gwiazdytypu SPB o masie 4M⊙. Wzgl�dny wzrost (prawe panele) jest nieo mniejszy ni» dla
10M⊙, niemniej jednak znaz¡y. Porównanie wyników dla tabli OPAL i OP wskazujena wzrost κ o 16% w okoliah Z-bump. W porównaniu do modelu 10M⊙, wi�kszezmiany nieprzezrozysto±i wyst�puj¡ przy garbie drugiej jonizaji helu (okoªo log T =

4.5). Efekt zastosowania mieszanki A04 (±rodkowe panele) jest bardziej wyra¹ny dlagª�bszyh warstw otozki (log T & 5.5), dotyzy to zarówno gª�biej znajduj¡ego si� garbunieprzezrozysto±i DOB przy temperaturze okoªo 2 miliona stopni. Wzgl�dne ró»nieodtwarzaj¡ ksztaªt garbu DOB, natomiast w modelu gwiazdy β Cep w przybli»eniu s¡staªe w zakresie temperatur log T ≈ 6.0 − 6.5. W obszarze Z-bump zmiana mieszankipowoduje wzrost κ o okoªo 14%, natomiast w obszarze DOB okoªo 10%. W rezultaiesumaryzny efekt danyh OP i A04 równie» powoduje 30-o% wzrost nieprzezrozysto±iw obszarze nap�dzania pulsaji. Dwukrotne zmniejszenie metalizno±i (dolne panele)powoduje znazne obni»enie κ wzdªu» aªej otozki, zmiany przekrazaj¡e nawet 30% wzakresie temperatur pokrywaj¡ym obszary garbów Z-bump i DOB.Ró»nie mi�dzy OPAL i OP oraz GN93 i A04, wskazane na przykªadowyh modelahewoluyjnyh gwiazd typu β Cep i SPB, powoduj¡ znaz¡e konsekwenje dla wzbudzaniamodów osylaji. Z tego te» powodu kombinaja tabli OP i mieszanki A04 staje bardziejpreferowana przy oblizeniah modeli pulsayjnyh, szzególnie dla niskih metalizno±i(Z = 0.01). Efekty te omówione s¡ w nast�pnym rozdziale przy wyznazaniu domenniestabilno±i obu typów gwiazd.3.5 Mody�kaje skªadów hemiznyh3.5.1 Neon i ArgonDla pierwiastków Ne i Ar wyznazenie ih dokªadnyh ob�to±i ogranizone jest przez wy-korzystywan¡ metod�, szaowanie tyh wielko±i na podstawie stosunków Ne/O i Ar/O.Z tego te» wzgl�du uzyskiwane wyniki dla tyh pierwiastków z�sto byªy niezgodne, omo»e mie¢ du»y wpªyw na nieprzezrozysto±i gwiazdowe. Poni»ej przetestowane s¡ zmo-dy�kowane mieszanki A04, ze zwi�kszon¡ ob�to±i¡ neonu dwu- i zterokrotnie. Tablie28
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log TRysunek 3.7: Przebieg zmian nieprzezrozysto±i (lewe panele) oraz odpowiednie wzgl�dneró»nie (prawe panele) dla modelu otozki gwiazdy typu SPB o masie 4M⊙.
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3.5 Mody�kaje skªadów hemiznyhOP wylizone s¡ po odpowiednim przygotowaniu nowyh mieszanek hemiznyh. Wynikidla neonu oraz wybranyh warto±i X = 0.70 i Z = 0.02 przedstawione s¡ na rysunku3.8. Wzrost zawarto±i tego pierwiastka nie wpªywa znaz¡o na log κR przy ni»szyhtemperaturah do log T ∼ 5.0, gdzie wzgl�dne ró»nie mog¡ si�ga¢ kilku proent dlazterokrotnego wzrostu Ne. Powy»ej stu tysi�y stopni, zmiany te powoduj¡ ju» znaz¡eró»nie w porównaniu z tabliami dla standardowego skªadu A04, gªównie w zakresie tem-peratur log T = 5.0−6.5. Wpªyw zmian ujawnia si� w garbie nieprzezrozysto±i Z-bump(okoªo log T = 5.3), a wi� w obszarze nap�dzania osylaji gwiazd i¡gu gªównego typuB, w przybli»eniu logR pomi�dzy −3 i −5. Wzrost neonu ma du»y wpªyw w obszarzeokoªo log T ∼ 6.0, w którym tablie OP wykazuj¡ ni»sze log κR w porównaniu do danyhOPAL. Dla wi�kszyh g�sto±i logR = −2,−1 (dane OP A04+Ne4) wyst�puje niewielkieobni»enie nieprzezrozysto±i wokóª garbu Z-bump, dla temperatur log T = 5.2 − 5.4.Przy wy»szyh temperaturah zmiany te nie wykazuj¡ ju» harakterystyznego garbuprzy temperaturze okoªo miliona stopni. W pray Miglio et al. (2007a) przedstawiones¡ wyniki oblize« ewoluyjnyh ze zmody�kowan¡ mieszank¡ A04, w której zawarto±¢neonu zostaªa zwi�kszona 1.5-krotnie. Autorzy pokazuj¡, »e dla przykªadowyh modeli omasah 4M⊙ i 10M⊙ wzrost zawarto±i neonu powoduje wzrost nieprzezrozysto±i przy
log T = 5.3 ponad 40% dla tabli OP. W przypadku tabli OPAL wzrost ten wynosi je-dynie 15%. Tablie OP ze zmody�kowan¡ mieszank¡ A04 przewiduj¡ wzbudzanie modówg wysokiego rz�du w gor�tszyh gwiazdah i wzbudzanie wy»szyh harmonik pulsaji.Równie», dla niskih metalizno±i Z = 0.01 wi�ksza jest lizba modeli z niestabilnymimodami osylaji.Zawarto±¢ argonu w mieszane A04 jest zani»ona A(Ar) = 6.18 w porównaniu ze skªa-dem A09 o 0.22 dex. Wpªyw zmiany zawarto±i argonu w mieszane A04 na oblizenia±redniej Rosseland'a danyh OP przedstawiony jest na rysunku 3.9, dla porównania zstandardowym skªadem hemiznym A04. Zastosowane zwi�kszenie dwu- (górny panel)i zterokrotne (dolny panel) ob�to±i argonu, nie wykazuje znaz¡yh zmian dla aªegozakresu temperatur. Przy zterokrotnym wzro±ie najwi�ksze obni»enie nieprzezrozy-sto±i widozne jest przy temperaturze okoªo log T = 6.0 i g�sto±iah logR = −4,−3.Na rysunku 3.10 przedstawione s¡ przebiegi zmian nieprzezrozysto±i w dwóh modelaho masah typowyh dla obu typu pulsaji SPB i β Cep: odpowiednio 4M⊙ na górnyhpanelah i 10M⊙ na dolnyh panelah. Modele te zostaªy polizone dla skªadu A04 zezwi�kszonym argonem zterokrotnie (A04Ar4) i porównane ze standardowymi modelamiOP A04. Na prawyh panelah rysunku wykre±lone s¡ wzgl�dne ró»nie pomi�dzy wyni-kami. Wybrane modele znajduj¡ si� na podobnym etapie ewoluji na i¡gu gªównym, wpobli»u TAMS. Dla modelu o masie 4M⊙ zwi�kszona jest nieprzezrozysto±¢ o okoªo 5%przy log T = 4.8 i 7.0, natomiast o okoªo 7.5% przy temperaturze log T = 6.0. Dla mo-delu o masie 10M⊙ ró»nie w κ s¡ mniejsze, o okoªo 2% dla tyh samyh temperatur. Na30
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Rysunek 3.8: Przebieg nieprzezrozysto±i (log κ) dla wybranyh warto±i X,Z w funkjitemperatury, dla zakresu warto±i parametru g�sto±i od logR = −1 do logR = −6.Porównanie wykonane jest dla przypadku zwi�kszenia zawarto±i neonu dwukrotnie (górnypanel) i zterokrotnie (dolny panel) w skªadzie A04.
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3.5 Mody�kaje skªadów hemiznyh
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Rysunek 3.9: Przebieg nieprzezrozysto±i (log κR) dla wybranyh warto±iX,Z w funkjitemperatury, dla zakresu warto±i parametru g�sto±i od logR = −1 do logR = −6. Po-równanie wykonane jest dla przypadku zwi�kszenia zawarto±i argonu dwukrotnie (górnypanel) i zterokrotnie (dolny panel) w skªadzie A04.
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3.5 Mody�kaje skªadów hemiznyhpodstawie przebiegu wzgl�dnyh ró»ni κ wynika, »e wzrost ob�to±i argonu ma wi�kszywpªyw w modelah gwiazd typu SPB. Dla wy»szyh mas wzrost nieprzezrozysto±i jestmniej znaz¡y. Dodatkowo, zmiany ob�to±i tego pierwiastka maj¡ najmniejszy efekt wobszarze nap�dzania pulsaji typu β Cep i SPB, przy log T = 5.3, szzególnie dla modeluo masie 10M⊙. Przeiwnie do wyników dla neonu, argon nie ma tak silnego wpªywu nanieprzezrozysto±¢, a zatem i na niestabilno±¢ wzbudzanyh osylaji.
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Rysunek 3.10: Przebieg nieprzezrozysto±i dla dwóh modeli gwiazd o masah 4M⊙(typu SPB) na górnyh panelah i 10M⊙ (typu β Cep) na dolnyh panelah. Porówna-nie wykonane jest dla przypadku zwi�kszenia zawarto±i argonu zterokrotnie w skªadzieA04. Lewe panele przedstawiaj¡ wzgl�dne ró»nie nieprzezrozysto±i w otrzymanyhmodelah.
3.5.2 �elazo i NikielOb�to±i jak i dane atomowe dla »elaza i niklu s¡ wa»nym elementem oblize« nieprze-zrozysto±i, o pokazaªy wyniki prowadz¡e do powstania tabli OPAL i OP. Poni»ejprzedstawione s¡ testy zwi�kszenia dziesi�iokrotnie zawarto±i niklu i »elaza w skªadzieA04, odpowiednio górny i dolny panel rysunku 3.11. Znaz¡e zmiany log κR zahodz¡ dlaszerokiego zakresu temperatur i g�sto±i. Pierwiastki te maj¡ istotny wpªyw na wzrostnieprzezrozysto±i w obszarze nap�dzania pulsaji gwiazd typu B i¡gu gªównego. Wprzypadku niklu, dla najni»szyh podanyh g�sto±i logR = −6, wzrost log κR widoznyjest gªównie w obszarze Z-bump oraz mniejszy efekt dla temperatur ni»szyh i wy»szyh od
log T ∼ 5.3. Najbardziej znaz¡y wzrost κR zahodzi powy»ej temperatury log T = 5.0,33
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3.5 Mody�kaje skªadów hemiznyhsi�gaj¡y nawet 0.21 dex (1.5-krotny) dla log T = 5.4 i logR = −4. Nadwy»ka ob�to±iniklu powoduje przesuni�ie maksimum garbu Z-bump ku oraz wy»szym temperaturomze wzrostem g�sto±i, efekt najwyra¹niejszy jest dla logR < −3. Podobne zmiany ob�to-±i »elaza wprowadzaj¡ wi�kszy efekt na warto±i log κR, dla aªego zakresu temperatur ig�sto±i. Dla »elaza wzrost nieprzezrozysto±i osiaga nawet ∼ 0.38 dex (2.4-krotny) dla
log T = 5.4 i g�sto±i logR = −3, −4. Mniejsze zmiany log κR widozne s¡ w gª�bszymgarbie nieprzezrozysto±i (DOB): okoªo 0.2 dex (1.5-krotnie) dla logR = −3 i do 0.25dex (1.8-krotny) przy temperaturze log T = 7.2 i g�sto±i logR = −1. Nale»y zauwa»y¢,»e ob�to±¢ niklu w badanyh mieszankah A(Ni) = 7.23 jest okoªo 17-krotnie ni»sza odob�to±i »elaza A(Fe) = 8.45. Pomimo tego, oblizenia wskazuj¡ równie» na znaz¡ywzrost nieprzezrozysto±i pohodz¡y od zmian ob�to±i obu pierwiastków.
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Rysunek 3.11: Przebieg nieprzezrozysto±i (log κR) dla wybranyh warto±i X,Z w funk-ji temperatury, dla zakresu warto±i parametru g�sto±i od logR = −1 do logR = −6.Porównanie wykonane jest dla przypadku zwi�kszenia zawarto±i niklu (górny panel) i»elaza (dolny panel) dziesi�iokrotnie w skªadzie A04.
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3.5 Mody�kaje skªadów hemiznyhDla przedstawienia wpªywu zmian ob�to±i Ni i Fe, rozwa»ane s¡ modele gwiazdgwiazd typu SPB i β Cep, odpowiednio o masah 4M⊙ i 10M⊙. Na rysunku 3.12 przedsta-wione s¡ modele gwiazdy typu SPB, dla zwi�kszonej ob�to±i niklu (górne panele) i »elaza(dolne panele). Najwi�kszy wzrost nieprzezrozysto±i widozny jest w obszarze Z-bump(prawe panele). Zmiany zawarto±i niklu powoduj¡ okoªo 95-o% wzrost nieprzezrozy-sto±i przy log T = 5.35, natomiast dla »elaza zahodzi nawet 100-u% wzrost. Zmianyte odpowiadaj¡ dwukrotnemu zwi�kszeniu κ w porównaniu do standardowyh tabli OPA04. Mniejszy wzrost nieprzezrozysto±i powy»ej 30-u% widozny jest przy temperatu-rze log T = 6.5 (w obszarze DOB) oraz w warstwah bliskih j¡dra (log T = 7.2). Z kolei,dla modelu gwiazdy typu β Cep (rysunek 3.13) u»yta ob�to±¢ niklu powoduje wzrost nie-przezrozysto±i jedynie o 80% przy log T = 5.3 oraz okoªo 26% przy log T = 6.3 (górnepanele). W przypadku »elaza wzrost κ wynosi okoªo 84% w obszarze Z-bump i 28% wobszarze DOB (dolne panele). W pobli»u j¡dra nast�puje kolejny wzrost nieprzezrozy-sto±i wynosz¡y okoªo 20%, zarówno przy zmianah ob�to±i niklu jak i »elaza. Przebiegwzgl�dnyh zmian κ wyra¹nie wskazuje na dwa garby nieprzezrozysto±i Z-bump i DOB,za któryh powstanie odpowiadaj¡ pierwiastki z grupy »elaza. Jednak»e, przy 10-krotnymwzro±ie ob�to±i Ni i Fe pojawia si� kolejny garb przy log T = 7.2, w obszarze otazaj¡-ym j¡dro konwektywne modelu.
7.0 6.5 6.0 5.5 5.0 4.5 4.0

0.0

0.4

0.8

1.2

 

 

 

log κ

 OP A04+Ni10
 OP A04

M=4 M
�

X=0.70, Z=0.02

7.0 6.5 6.0 5.5 5.0 4.5 4.0

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

 

(κ
Ni

-κ
A04

)/κ
A04

  

 

7.0 6.5 6.0 5.5 5.0 4.5 4.0

0.0

0.4

0.8

1.2

 

 

 

log κ

 OP A04+Fe10
 OP A04

M=4 M
�

X=0.70, Z=0.02

7.0 6.5 6.0 5.5 5.0 4.5 4.0

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

 

(κ
Fe

-κ
A04

)/κ
A04

  

 

Rysunek 3.12: Przebieg nieprzezrozysto±i w modelah gwiazd o masie 4M⊙ (typu SPB).Porównanie wykonane jest dla przypadku zwi�kszenia zawarto±i niklu (górne panele) i»elaza (dolne panele) 10-krotnie w skªadzie A04. Prawe panele przedstawiaj¡ wzgl�dneró»nie nieprzezrozysto±i w otrzymanyh modelah.
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3.5 Mody�kaje skªadów hemiznyh
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Rysunek 3.13: Przebieg nieprzezrozysto±i w modelah gwiazd o masie 10M⊙ (typu
β Cep). Porównanie wykonane jest dla przypadku zwi�kszenia zawarto±i niklu (górnepanele) i »elaza (dolne panele) 10-krotnie w skªadzie A04. Prawe panele przedstawiaj¡wzgl�dne ró»nie nieprzezrozysto±i w otrzymanyh modelah.3.5.3 Efekty zmian ob�to±i pierwiastkówTesty ze zmianami ob�to±i pierwiastków gazów szlahetnyh Ne i Ar wskazuj¡, »e efektneonu jest wi�kszy ni» argonu na nieprzezrozysto±¢ w otozkah gwiazd typu β Cep i SPB.Jak zostanie pokazane w rozdziale 6, wzrost zawarto±i helu (poprzez zmian� zawarto±iwodoru X) równie» powoduje znaz¡y wzrost niestabilno±i modów osylaji.Wpªyw ob�to±i »elaza wykorzystany jest przy modelowaniu pojedynzyh gwiazd(ν Eri) (Pamyatnykh et al. 2004; Ausseloos et al. 2004). Pierwsza praa uwzgl�dnia zte-rokrotny wzrost Fe tylko w obszarze Z-bump, natomiast druga wykorzystuje zmody�ko-wan¡ mieszank� GN93 dla tego samego wzrostu ob�to±i »elaza. Pomimo tak du»yhzmian nie rozwi¡zuje to w peªni problemu jaki stawiaªy modele sejsmizne. Wyznazeniaob�to±i Fe i Ni, nie wskazuj¡ na potrzeb� tak znaz¡ego wzrostu jaki jest przykªadowowprowadzony. Znajdowana zawarto±¢ »elaza w pobliskih gwiazdah jest porównywalnaze sªonezn¡ i nieo ni»sza o okoªo 0.1 dex (A⋆

Fe = 7.44), warto±¢ podawana mi�dzy innymiprzez Morel et al. (2006) lub Przybilla et al. (2008). Jak podaj¡ Asplund et al. (2009),nawet przy uwzgl�dnieniu efektu dyfuzji w Sªo«u (+0.05 dex) oraz wzbogaenia hemiz-nego galaktyki (+0.14 dex) ob�to±¢ »elaza wzrosªaby tylko 1.5-krotnie. Przy wyznazaniutabli OPAL i OP, nieprzezrozysto±i monohromatyzne (κν) niklu uzyskiwane s¡ napodstawie ekstrapolaji danyh »elaza. W tym elu, mi�dzy innymi Turk-Chièze et al.36
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3.5 Mody�kaje skªadów hemiznyh(2011), podejmuj¡ si� wyznazenia wspóªzynnika κν dla niklu. Na podstawie wst�pnyhdanyh wynika, »e w obszarze Z-bump nikiel stanowi okoªo 30-o% w OP i okoªo 15-o%w OPAL wkªad do aªkowitej nieprzezrozysto±i. Dane dla »elaza wskazuj¡ tak»e naniewielki dodatek do nieprzezrozysto±i (okoªo 15%) przy temperaturze log T = 7.2 i a»70% przy log T = 5.3. W przypadku tabli OP, kilku proentowy dodatek do κ w obszarzeZ-bump pohodz¡y od hromu równie» mo»e by¢ znaz¡y, jak w przypadku niklu.W rozdziale tym maª¡ wag� przykªadano do ró»niy mi�dzy tabliami OPAL i OP,to znazy ilo±i pierwiastków dla jakih oblizane s¡ nieprzezrozysto±i. Tablie OPALwykorzystuj¡ 21 pierwiastków wraz z H i He (tabela 3.1, strona 18), natomiast tablie OPtylko 17 z podanej listy w tabeli. Pierwiastki nie uwzgl�dnione przez OP to: fosfor (P),hlor (Cl), potas (K) i tytan (Ti), posiadaj¡e najni»sze ob�to±i logA = 4.9 − 5.5. Ztego te» wzgl�du mo»na przypuszza¢, »e ih wkªad b�dzie znikomy do nieprzezrozysto±itabli OP (dzi�ki uprzejmo±i P. Lenz'a).
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Rozdziaª 4Domeny niestabilno±i
4.1 Metodyka oblize«4.1.1 Ewoluja modeli gwiazdowyhDo oblize« ewoluji gwiazdowej wykorzystywany jest kod Warsaw-New Jersey, w pier-wotnej wersji napisany przez B. Pazy«skiego (Pazy«ski 1969, 1970) i pó¹niej rozwijanyw CAMK-u w Warszawie. Program ewoluyjny rozpozyna oblizenia od modelu he-miznie jednorodnego znajduj¡ego si� na zerowym i¡gu gªównym (ZAMS). Oblizeniaewoluyjne rozpozynane s¡ na podstawie warto±i wej±iowyh: masy w jednostkah
M⊙, temperatury powierzhniowej (log Tsur), jasno±i (logL/L⊙), temperatury i g�sto±ientralnej (log Tc, log ρc) oraz zawarto±i wodoru i pierwiastków i�»kih (X ,Z). Przywyznazaniu domen niestabilno±i poz¡tkow¡ zawarto±¢ wodoru nie zmieniamy i stan-dardowo przyjmujemy X = 0.70. Nie uwzgl�dniamy równie» efektów rotaji (vrot = 0).Program ewoluyjny wykorzystuje stabelaryzowane warto±i log κ, κT i κρ, interpolowanedla (ρ, T ) i wybranyh (X,Z). Pliki te produkowane s¡ w opariu o tablie OPAL lub OPwykorzystuj¡ program opa.for. Dodatkowo, wymagany jest plik podaj¡y informaj�o równaniu stanu, produkowany dla zadanego Z i kilku warto±i X . Otrzymywany jestprzy u»yiu kodu zfs20055.for, udost�pnionego przez projekt OPAL.Konwekja rozpatrywana jest w podej±iu ±redniej drogi mieszania, opisywana para-metrem αMLT = 0.5, przyj�tym dla gwiazd typu B i¡gu gªównego. Testy pokazuj¡, »edla gwiazd masywniejszyh od okoªo 1.5 − 2.0M⊙ warto±¢ αMLT nie wpªywa znaz¡ona przebieg ±ie»ki ewoluyjnej, a zatem i na parametry modeli. W oblizeniah nieuwzgl�dniane jest przestrzeliwanie (overshooting) z j¡dra konwektywnego, zatem para-metr αov = 0. W pó¹niejszej wersji kodu wprowadzony jest nowy, dwu-parametryznyopis przestrzeliwania, ze zmianami zawarto±i wodoru X w obszarze przestrzeliwania wpostai:

X = Xc + (q − qc)
w · [a+ b · (q − qc)], (4.1)38



4.1 Metodyka oblize«jak zde�niowanego przez Dziembowski and Pamyatnykh (2008). Tym samym wprowa-dzono dodatkowy parametr - mo»liwo±¢ nieliniowyh zmian pro�lu zawarto±i wodoru
X(αov, w) w obszarze konwektywnego przestrzeliwania - tzn. parametr efektywnego mie-szania materii w tym obszarze. Parametr qc jest mas¡ z¡stkow¡ j¡dra konwektywnego,natomiast wspóªzynniki a i b oblizane s¡ z dwóh parametrów wej±iowyh (αov, w).Przypadek w → ∞ odpowiada typowemu podej±iu do opisu przestrzeliwania. Plik wyj-±iowy programu ewoluyjnego podaje seri� parametrów dla ka»dego modelu gwiazdywzdªu» ±ie»ki ewoluyjnej, a przykªadowa zawarto±¢ pliku podana jest w tabeli 4.1. Ty-powo, jedna ±ie»ka ewoluyjna lizona jest dla okoªo 250-u modeli, ostatnie modele (po-wy»ej okoªo 180-o) odpowiadaj¡ fazie ekspansji poza i¡giem gªównym (post-MS).Tablia 4.1: Nagªówek pliku wyj±iowego z kodu ewoluyjnego Warsaw-New Jersey.MOD IT NH log t log Tsur log Teff logL log geff log Tc log ρc Xc Mc/M Vrot N14

c O16
cMOD - kolejny numer modeluIT - lizba iterajiNH - lizba punktów masy

log t - zas ewoluji w latah
log Tsur - temperatura powierzhniowa [K℄
log Teff - temperatura efektywna [K℄
logL - jasno±¢ powierzhniowa w [L⊙℄
log geff - grawitaja na promieniu Reff w [ms−2℄
log Tc - temperatura entralna [K℄
log ρc - g�sto±¢ entralna w [g m3℄
Xc - zawarto±¢ wodoru w entrum
Mc/M - masa z¡stkowa konwektywnego lub helowego j¡dra
Vrot - pr�dko±¢ rotaji
N14

c - zawarto±¢ izotopu azotu N14 w entrum
O16

c - zawarto±¢ izotopu tlenu O16 w entrum
4.1.2 Osylaje modeli gwiazdowyhDla ka»dego modelu (od 1 do 250) wzdªu» ±ie»ki ewoluyjnej, kod ewoluyjny produkujepliki osylayjne o nazwie osXXXXX.z, gdzie znaki XXXXX s¡ pi�ioyfrowym zapisemnumeru modelu (np. 00083). Te pliki sªu»¡ jako dane wej±iowe dla najnowszej wersjikodu pulsayjnego napisanego przez W.A. Dziembowskiego (Dziembowski 1977). Plikiosylayjne os zawieraj¡ 13 wielko±i w ka»dej warstwie modelu gwiazdy oznazanyhjako Ai. Wielko±i Ai s¡ kombinajami parametrów struktury gwiazdy, wyst�puj¡ymijako wspóªzynniki liniowyh nieadiabatyznyh osylaji tej»e pray. Wyj±iowy plikkodu pulsayjnego zawiera warto±i nieadiabatyznyh z�stotliwo±i i innyh parametrówdla okre±lonego modelu osXXXXX.z. Przykªadowa zawarto±¢ pliku przedstawiona jest wtabeli 4.2. Spo±ród warto±i wyj±iowyh, dwa parametry σ i η s¡ wykorzystywane przy39



4.1 Metodyka oblize«Tablia 4.2: Nagªówek pliku wyj±iowego kodu pulsayjnego.mod ℓ n σ P [d℄ fa[/d℄ fn[/d℄ COMPLEX F Ekg/Ek η M/M⊙ log Teff logL/L⊙ log geff Vrotmod � numer modelu
ℓ � stopie« pulsaji
n � rz¡d radialny
σ � bezwymiarowa z�stotliwo±¢
P � okres w dniah
fa[/d℄ � adiabatyzna z�stotliwo±¢ osylaji w yklah na dzie«
fn[/d℄ � nieadiabatyzne przybli»enie z�stotliwo±iCOMPLEX F � stosunek perturbaji strumienia promienistego do przemieszzenia radialnego
Ekg/Ek � stosunek energii kinetyznej w stre�e rozhodzenia fal grawitayjnyh do aªkowitej energii kinetyznej
η � znormalizowane tempo wzrostu, okre±la niestabilno±¢ modu
M/M⊙ � masa modelu gwiazdowego
log Teff � logarytm temperatury efektywnej w K
logL/L⊙ � jasno±¢ powierzhniowa
log geff � logarytm grawitaji efektywnej w jednostkah [.g.s℄)
Vrot � pr�dko±¢ rotaji w [km/s℄wyznazaniu domen niestabilno±i. Pierwszy parametr (σ), nazywany jest bezwymiarow¡z�stotliwo±i¡ zde�niowan¡ jest wedªug wzoru:

σ2 = ω2 R3

GM
, (4.2)i powi¡zany jest z z�stotliwo±i¡ koªow¡ (k¡tow¡) osylaji ω. Warto±¢ wªasna ω jestlizb¡ zespolon¡, ωℜ+ıωℑ, gdzie rzezywista z�±¢ ωℜ reprezentuje z�stotliwo±¢ osylaji,natomiast urojona ωℑ jest miar¡ zasu wzbudzania (< 0) albo tªumienia (> 0). Drugiparametr (η) jest typowo u»ywanym znormalizowanym tempem wzrostu, podanym przezStellingwerf (1978a) i zde�niowanym równaniem:

η =

∫ R

0
dW
dr

dr
∫ R

0
|dW
dr

|dr
. (4.3)Wielko±¢ ta, opisuje niestabilno±¢ modu osylaji. Parametr ten jest znormalizowanymtempem wzbudzania osylaji, miar¡ nadwy»ki efektów wzbudzania nad efektami tªumie-nia wewn¡trz gwiazdy: η = −1 odpowiada tªumieniu osylaji we wszystkih warstwah,

η = +1 - wzbudzenie osylaji we wszystkih warstwah.4.1.3 Wªa±iwo±i modów osylajiPulsaje powoduj¡, i» powierzhnia i wn�trze gwiazdy podzielone s¡ na obszary rozsze-rzaj¡e i zarazem kurz¡e si�. Wprowadza si� zatem identy�kaj� osylaji na podstawieznieksztaªe« jakie powoduj¡ na powierzhni i we wn�trzu. Ka»dy z modów osylajimo»na opisa¢ za pomo¡ trzeh lizb aªkowityh, oznazanyh literami (n, ℓ,m). Lizba40



4.1 Metodyka oblize«
n podaje ilo±¢ powierzhni w�zªowyh we wn�trzu gwiazdy wzdªu» promienia, oddzie-laj¡yh warstwy kurz¡e i rozszerzaj¡e si� i okre±lana jest mianem rz�du radialnego.Wielko±¢ n okre±la zy mod jest osylaj¡ fundamentaln¡ zy jego owertonem (od ang.overtone). Owertony nie s¡ aªkowitymi wielokrotno±iami z�stotliwo±i podstawowej.Mod fundamentalny opisywany jest lizb¡ n = 0, natomiast pierwszy i kolejne owertonylizbami n ≥ 1. Stosowana jest niekiedy nomenklatura ujemnyh warto±i n, dla odró»nie-nia harakteru grawitayjnego od akustyznego modów osylaji. Powierzhnia gwiazdy,jak w przypadku wn�trza ulega podobnym odksztaªeniom podzas pulsaji. Ilo±¢ liniioddzielaj¡yh obszary powierzhni osyluj¡e w przeiwnyh fazah jest stopniem pul-saji, ℓ. Stopie« pulsaji zawsze ma warto±¢ dodatni¡ (ℓ ≥ 0): mody radialne dla ℓ = 0i nieradialne dla ℓ ≥ 1. Wpªyw rotaji na osylaje gwiazdy opisywany jest przez rz¡dazymutalny, m. Lizba ta przyjmuje warto±i zale»ne od stopnia pulsaji z zakresu od −ℓdo +ℓ. Warto±i m ≡ −ℓ opisuj¡ fale obiegaj¡e powierzhni� przeiwnie do ruhu rotaji(mody wstezne), natomiast m ≡ +ℓ opisuje fale obiegaj¡e zgodnie z ruhem rotaji(mody post�powe). Ze wzgl�du na rotaj�, ka»dy mod o stopniu ℓ ulega rozszzepieniu,tworz¡ 2ℓ+ 1 skªadników pulsaji o odpowiednih warto±iah lizby m.Typy modów osylaji zde�niowane s¡ na podstawie dwóh harakterystyznyh z�-stotliwo±i: Lamb'a (Lℓ) i Brunt'a-Väisälä (N):

L2
ℓ =

ℓ(ℓ+ 1)c2s
r2

, (4.4)
N2 = g

( 1

H
−

g

c2s

) (4.5)U»yte oznazenia odpowiadaj¡: cs pr�dko±i d¹wi�ku na promieniu r od entrum, g lokal-nej grawitaji oraz H g�sto±iowej skali wysoko±i. Cz�stotliwo±¢ Lamb'a jest odwrotno-±i¡ zasu potrzebnego na przebyie jednej dªugo±i fali (horyzontalnie) z lokaln¡ pr�dko-±i¡ d¹wi�ku. Cz�stotliwo±¢ Brunt'a-Väisälä opisuje tempo osyluj¡ego (pionowo) wokóªpunktu równowagi elementu gazu, w ka»dym miejsu wn�trza gwiazdy pod wpªywem siªygrawitaji. Na podstawie zahowa« podanyh de�niji rozró»nia si�: (i) mody p, dla któ-ryh gªówna siª¡ przywraaj¡¡ jest i±nienie wykazuj¡ lokalnie ehy fali akustyznej, aih obszary propagaji okre±la zale»no±¢ ω2 > L2
ℓ , N

2; (ii) mody g, dla któryh gªówn¡ siª¡przywraaj¡¡ jest wypór hydrostatyzny (grawitaja), a ih obszary propagaji okre±lazale»no±¢ ω2 < L2
ℓ , N

2. Obszary, w któryh zahodz¡ nierówno±i L2
ℓ > ω2 > N2 lub

L2
ℓ < ω2 < N2 nosz¡ nazw� obszarów zanikania. W obszarah tyh amplituda fali zmniej-sza si� eksponenjalnie z odlegªo±i¡ od grani obszarów propagaji modów g i p.

41



4.2 Domeny niestabilno±i4.2 Domeny niestabilno±iOblizenia modeli ewoluyjnyh jak i osylaji gwiazd na i¡gu gªównym pokrywaj¡ zakresmas od 1.0M⊙ do 40M⊙. Kompletna siatka przedstawiona jest na rysunku 4.1, pokry-waj¡ domeny gwiazd pulsuj¡yh typu δ St, SPB i β Cep. Domeny dla osylaji typu
δ St odpowiadaj¡ masom modeli z zakresu 1− 3.2M⊙, typu SPB z zakresu 2.8− 40M⊙,natomiast typu β Cep lizone s¡ dla zakresu ∼ 6.5 − 40M⊙. Zmienno±i typu δ St nies¡ analizowane w niniejszej pray. Oblizenia masowe radialnyh i nieradialnyh osylajiprzeprowadzone s¡ tylko z wykorzystaniem tabli nieprzezrozysto±i OP dla nast�puj¡-yh parametrów:

• OP GN93; X = 0.70, Z = 0.020

• OP A04; X = 0.70, Z = 0.020

• OP A04; X = 0.70, Z = 0.015

• OP A04; X = 0.70, Z = 0.010Osylaje polizone s¡ dla ka»dego modelu wzdªu» ±ie»ki ewoluyjnej. U»yty kod nieuwzgl�dnia utraty masy podzas ewoluji gwiazdy na i¡gu gªównym.Dla wyznazonyh domen niestabilno±i analizowane s¡ trzy efekty:
• efekt tabli nieprzezrozysto±i: OPAL i OP
• efekt mieszanki hemiznej: GN93 i A04
• efekt metalizno±i: Z = 0.020, 0.015 i 0.010.Wyniki te opisywane s¡ oddzielnie dla domen typu β Cep i SPB.4.2.1 Domeny typu β CepheiZakres wyst�powania zmienno±i typu β Cep (mody p i g niskiego rz�du) wyznazanyjest na podstawie bezwymiarowej z�stotliwo±i σ. Dla modów radialnyh p, parametrten przyjmuje warto±i σ & 1.5. Jednak»e, w przypadku modów nieradialnyh graniznawarto±¢ σ oddzielaj¡a osylaje typu β Cep od SPB zmienia si� wraz z mas¡ modeluewoluyjnego. Niestabilne mody przedstawiamy na diagramah σ - numer modelu. Przy-kªadowe diagramy dla mas 10M⊙ i 40M⊙ podane s¡ na rysunku 4.2, odpowiednio górnei dolne panele. Mody niestabilne (wzbudzane) zaznazone s¡ grubymi punktami na tlewszystkih przewidywanyh osylaji w modelah dla ℓ = 0− 2. Niestabilno±¢ tyh osy-laji de�niowana jest przez parametr tempa wzrostu η ≥ 0. Niestabilne mody na rysunkusi�gaj¡ fazy post-MS, gdzie linia TAMS dla masy 10M⊙ odpowiada numerowi modelu42
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Rysunek 4.2: Diagramy przedstawiaj¡e rozkªad z�sto±i σ niestabilnyh osylaji typu
β Cep (zerwone punkty) w funkji numeru modelu na ±ie»e ewoluyjnej dla przykªado-wyh mas 10M⊙ (górne panele) i 40M⊙ (dolne panele). Ewoluje niestabilno±i przed-stawione s¡ dla trzeh stopni pulsaji: radialnyh (lewe panele), dipolowyh (±rodkowepanele) oraz kwadrupolowe (prawe panele). Modele polizone s¡ przy u»yiu tabli OPoraz mieszanki A04 dla skªadu X = 0.70 i Z = 0.02. Grania TAMS znajduje si� okoªo
130− 140 modelu.
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4.2 Domeny niestabilno±i
∼ 130, natomiast dla 40M⊙ okoªo 140-o modelu. Dla wy»szyh mas i jasno±i modeli (odokoªo 10M⊙) zakres wyst�powania osylaji typu β Cep rozi¡ga si� poza i¡g gªówny.Dla masy 40M⊙ osylaje w fazie post-MS wzbudzane s¡ jedynie dla najni»szyh stopni
ℓ ≤ 1.Wyznazone domeny niestabilno±i pulsaji typu β Cep dla OP GN93 w porównaniuz wynikami OPAL GN93 z pray Pamyatnykh (1999), przedstawione s¡ na rysunku 4.3(górny panel). Pokazany jest efekt wyboru tabli nieprzezrozysto±i pomi�dzy OPAL iOP dla metalizno±i Z = 0.02. Dla przedstawionyh domen niestabilno±i β Cep jakozerwon¡ grani� wybrano lini� TAMS. Podstaw¡ takiego ogranizenia jest to, »e znaz¡¡wi�kszo±¢ gwiazd β Cep obserwuje si� w fazie i¡gu gªównego, poniewa» poza lini¡ TAMSewoluja przebiega bardzo szybko i praktyznie nie obserwujemy gwiazd zmiennyh β Ceppoza i¡giem gªównym. Tablie OP generuj¡ o wiele wi�kszy obszar wzbudzania pulsajitego typu, poszerzaj¡ domen� dla wy»szyh temperatur z wi�ksz¡ lizb¡ niestabilnyhmodeli i¡gu gªównego. Dodatkowo, zaznazone s¡ domeny OPAL dla Z = 0.01 równie»na podstawie wyników Pamyatnykh (1999). Dla tak niskiej metalizno±i pulsaje β Cepprzewidywane s¡ dla mas powy»ej 25M⊙. Na dolnym panelu rysunku 4.3 przedstawiones¡ domeny niestabilno±i OP A04 dla trzeh metalizno±i Z = 0.020, 0.015 i 0.010,jednoze±nie z odpowiednimi i¡gami gªównymi (efekt metalizno±i). Wyró»niaj¡ym si�efektem jest znaznie wi�kszy zakres wyst�powania pulsaji dla niskiego Z, przeiwniedo wyniku przy u»yiu tabli OPAL. Efekt mieszanki hemiznej widozny jest pomi�dzydwoma panelami rysunku 4.3 dla domen Z = 0.02.Je±li uwzgl�dni¢ wy»sze stopnie pulsaji ℓ ≥ 3, wspólny obszar domeny niestabilno-±i β Cep pozostaje podobny jak dla ni»szyh ℓ (rysunek 4.4). Na oddzielnyh panelahprzedstawione s¡ wyniki dla dwóh metalizno±i, Z = 0.02 na górnym panelu i Z = 0.01na dolnym panelu. Zakres wyst�powania pulsaji ℓ = 3−6 dla metalizno±i 0.02 pokrywasi� aªkowiie z domen¡ dla ℓ = 0 − 2. Domeny dla kolejnyh wy»szyh stopni ℓ ulegaj¡zaw�»eniu od strony ni»szyh mas. Dwukrotnie ni»sza metalizno±¢ powoduje maª¡ roz-bie»no±¢ od strony wy»szyh temperatur (niebieskiej graniy domeny). Z wy»szym stop-niem ℓ zakres wyst�powania niestabilnyh modów akustyznyh jest zaw�»any dla mas
∼ 10M⊙ i ∼ 30M⊙. W rezultaie domeny niestabilno±i dla szerokiego zakresu stopni ℓdobrze odwzorowane s¡ przez trzy najni»sze stopnie pulsaji. Brak du»ego rozró»nieniawynika z warunków na wzbudzanie osylaji: du»a amplituda δp/p i skala termizna (τth)wy»sza od okresu pulsaji (P ). Dla modów g i p niskiego rz�du stopni ℓ > 2, odpowied-nie warunki nie wymagaj¡ du»yh zmian stosunku jasno±i do masy (L/M). Jedynie dlastopni ℓ = 5, 6 wymagana jest znazna zmiana L/M modelu dla dolnej graniy pulsaji.Powoduje to, »e mody tyh stopni wzbudzane s¡ dopiero dla mas, odpowiednio 7 i 7.5M⊙dla Z = 0.02. Dla metalizno±i Z = 0.01 odpowiednie warunki dla dwóh najwy»szyhstopni we wn�trzu uzyskiwane s¡ dopiero dla masy 9M⊙. Najwi�ksze ró»nie zahodz¡45
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Rysunek 4.3: Górny panel przedstawia domeny niestabilno±i typu β Cep dla tabli OPmieszanki GN93 oraz Z = 0.020. Dla porównania wykre±lone s¡ domeny uzyskane przyu»yiu tabli OPAL dla Z = 0.020 i Z = 0.010. Jako zerwona grania pulsaji typu β Cepu»yta jest linia TAMS. Dolny panel przedstawia domeny niestabilno±i typu β Cep dlatabli OP oraz nowszej mieszanki A04. Wyniki przedstawione s¡ dla trzeh metalizno±i
Z = 0.020, 0.015 i 0.010. Zakres niestabilno±i obejmuje mody radialne, dipolowe ikwadrupolowe. 46
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4.2 Domeny niestabilno±idla mas powy»ej 30M⊙, gdzie mody typu β Cep wysokih stopni ℓ ≥ 3 s¡ tªumione wpobli»u TAMS, dla szerokiego zakresu metalizno±i.W modelah o masie 12M⊙ i Z = 0.02 na ZAMS wzbudzany jest radialny mod funda-mentalny i trzy kolejne owertony. Trzei owerton p4 szybko uzyskuje stabilno±¢, jeszze wpobli»u ZAMS (po okoªo milionie lat). Podzas ewoluji na i¡gu gªównym, oraz ni»szeowertony staj¡ si� stabilne. W rezultaie w pobli»u TAMS i w fazie ekspansji post-MSwzbudzane s¡ tylko mody p1 i p2. Podobny wynik zauwa»ony jest przez Dziembowski andPamyatnykh (1993) dla Z = 0.03 i tabli OPAL. Jednak»e, owertony wy»sze od p2 niebyªy wzbudzane dla Z = 0.02. Przez krótki okres ewoluji w pobli»u TAMS mod p2 jeststabilny, lez ponownie wzbudzany jest w fazie kontrakji i pozostaje niestabilny do fazypost-MS. Fundamentalny mod przestaje by¢ wzbudzany jako ostatni, wyznazaj¡ grani�domeny pulsaji β Cep. Dla ni»szej metalizno±i Z = 0.01, wzdªu» aªej ±ie»ki ewoluyj-nej po±ród osylaji radialnyh wzbudzany jest jedynie mod fundamentalny. Niestabilnymod p2 przewidywany jest dopiero dla mas 18 − 20M⊙ przez krótki okres fazy i¡gugªównego. Z kolei, dla modów nieradialnyh ℓ = 1, 2 i Z = 0.02 na ZAMS-ie wzbudzanyjest równie» mod fundamentalny i trzy owertony. Podzas ewoluji w fazie MS i post-MSilo±¢ niestabilnyh modów ro±nie, szzególnie w fazie ekspansji poza i¡giem gªównym.Jest to konsekwenj¡ zag�szzenia widma osylaji. Ni»sza metalizno±¢ Z = 0.01 powo-duje, »e mody typu β Cep wzbudzane s¡ dopiero pod konie ewoluji na i¡gu gªównym.Dodatkowo, obni»ona jest ilo±¢ modów z g�stego widma osylaji fazy post-MS. Efekt tenrównie» mo»na zaobserwowa¢ na przykªadzie modelu 10M⊙ na rysunku 4.2.4.2.2 Domeny typu SPBWyznazanie domen niestabilno±i pulsaji typu SPB wykonywane jest poprzez diagramyokres - numer modelu, ze wzgl�du na równe odst�py mi�dzy modami g na podanej skaliliniowej. Przykªadowa ewoluja niestabilnyh modów na i¡gu gªównym dla dwóh modeliz masami 4M⊙ i 40M⊙ przedstawiona jest na rysunku 4.5, odpowiednio górne i dolnepanele. Grube punkty oznazaj¡ wzbudzane osylaje na tle wszystkih przewidywanyhosylaji w modelah. Pulsaje gwiazdowe typu SPB to mody grawitayjne wysokiegorz�du, tylko o harakterze nieradialnym (ℓ ≥ 1). W przypadku osylaji typu SPB, liniaTAMS stanowi zerwon¡ grani�, poniewa» w fazie ekspansji post-MS mody te zazynaj¡by¢ silnie tªumione. Istniej¡ jednak badania wskazuj¡e, »e nie jest to reguª¡ dla gwiazd wfazie ekspansji post-MS (wyja±nienie dalej w paragra�e). Dla masy 40M⊙ (dolne panelerysunku 4.5) widozne s¡ dwie grupy niestabilnyh modów pulsaji: okoªo 100-o modeluoraz w pobli»u linii TAMS okoªo 140-o modelu. Pierwsza grupa to osylaje o ni»szyhrz�dah n ∼ 6, za± druga grupa z wi�kszymi rz�dami radialnymi n ∼ 20. Rz¡d radialnyhdrugiej grupy jest bardziej harakterystyzny dla gwiazd typu SPB o ni»szyh masah, np.47
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ℓ = 3 − 6. Górny panel przedstawia wyniki dla Z = 0.02, natomiast panel dla ni»szejmetalizno±i Z = 0.01. Domeny te wykre±lone s¡ oddzielnie dla ka»dego stopnia pulsajii porównane ze wspólna domen¡ dla ℓ = 0− 2 (linia i¡gªa).
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4.2 Domeny niestabilno±i4M⊙. Niestabilno±¢ modów g wysokiego rz�du w pobli»u TAMS mo»e by¢ spowodowanauksztaªtowaniem si� gradientu skªadu hemiznego wokóª j¡dra. Modele w tej fazie maj¡nisk¡ zawarto±¢ wodoru w entrum, okoªo jednego proenta masy. Mody wy»szego rz�duwzbudzane s¡ jedynie w modelu 35M⊙ dla ℓ = 2 i 40M⊙ dla ℓ = 1, 2. W przypadkuoblize« dla mieszanki GN93 efekt ten wyst�puje tylko dla modelu 40M⊙. Dla niskiejmetalizno±i Z = 0.01 i mas < 40M⊙, oblizenia nie wskazuj¡ na istnienie dwóh grupniestabilnyh modów g. Niestabilno±¢ wyst�puje od ∼ 110-o modelu do linii TAMS (∼
140-o), zakres w którym przy metalizno±i Z ∼ 0.020 nie ma wzbudzenia.Domeny niestabilno±i typu SPB przedstawione s¡ na rysunku 4.6. Górny panel przed-stawia efekt zastosowania dwóh ró»nyh tabli nieprzezrozysto±i OPAL i OP dla mie-szanki GN93 oraz metalizno±i 0.020. Tablie OP znaznie wi�ej przewiduj¡ niesta-bilnyh modów pulsaji, zarówno dla ni»szyh jak i wy»szyh mas modeli, zahowuj¡i¡gªo±¢ pasa niestabilno±i typu SPB. Dodatkowo wykre±lona jest domena OPAL dlametalizno±i Z = 0.01. Wyniki tabli OPAL oparte s¡ na pray Pamyatnykh (1999). Nadolnym panelu rysunku 4.6 przedstawione s¡ wyniki OP A04 dla trzeh warto±i meta-lizno±i: 0.020, 0.015, 0.010. Pomimo niskiego Z = 0.010 zakres wyst�powania modówpulsaji jest wi�kszy ni» dla OPAL GN93 i dwukrotnie wy»szej metalizno±i. Podanedomeny niestabilno±i dla Z = 0.020 i 0.015 nie uwzgl�dniaj¡ wyst�powania efektu dwóhgrup niestabilnyh modów dla dwóh najwy»szyh mas 35M⊙ i 40M⊙, jak widozne jestna rysunku 4.5 (dolne panele). Dla metalizno±i Z . 0.015 i tabli OP A04 nie obserwujesi� i¡gªo±i domeny pulsaji typu SPB mi�dzy niskimi i wysokimi masami modeli, gdziew przypadku tabli OPAL zahodzi to nawet dla Z > 0.02.W przeiwie«stwie do domen niestabilno±i typu β Cep, efekt uwzgl�dnienia wy»szyhstopni pulsaji jest wyra¹niejszy w przypadku domen SPB. Zakres wyst�powania niesta-bilnyh modów osylaji ℓ = 3 i wy»szyh stopni przedstawiony jest na rysunku 4.7, dla
Z = 0.02 (górny panel) i 0.01 (dolny panel). Dla mas modeli 10−20M⊙ wyst�puje znazneposzerzenie pasa niestabilno±i typu SPB. Na i¡gu gªównym w modelah ewoluyjnyhbli»szyh fazy ZAMS wzbudzane s¡ mody g wysokih stopni ℓ = 6. Wyzerpuj¡ zawar-to±¢ wodoru we wn�trzu, model przesuwa si� bli»ej linii TAMS. Wówzas, w modelahwzbudzane s¡ mody o oraz to ni»szyh stopniah pulsaji. Dolna grania wyst�powa-nia stopni pulsaji przesuwa si� ku oraz wy»szym jasno±iom. Efekt ten zwi¡zany jest zdwoma warunkami do zaistnienia pulsaji, wspomnianymi w poprzedniej sekji dla domentypu β Cep. Amplituda funkji wªasnej δp/p w obszarze nap�dzania (osi¡gaj¡ najwi�ksz¡warto±¢) musi by¢ znaz¡o wi�ksza ni» lokalne maksima w gª�bszyh warstwah gwiazdy.Dodatkowo skala termizna τth musi by¢ wi�ksza w stosunku do okresu pulsaji. Z tegopowodu warunki na wzbudzanie modów o wy»szyh ℓ pojawiaj¡ si� w dla innyh stosun-ków L/M , zapewniaj¡ odpowiednie warunki w obszarze nap�dzania pulsaji (Z-bump).
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Rysunek 4.5: Diagramy przedstawiaj¡e zakres wyst�powania okresów niestabilnyh osy-laji typu SPB (zerwone punkty) w funkji numeru modelu wzdªu» ±ie»ek ewoluyjnyhdla przykªadowyh mas 4M⊙ (górne panele) i 40M⊙ (dolne panele). Ewoluje niestabil-no±i przedstawione s¡ dla dwóh stopni pulsaji: dipolowyh (lewe panele) oraz kwadru-polowyh (prawe panele). Modele polizone zostaªy przy u»yiu tabli OP oraz mieszankiA04 dla skªadu X = 0.70 i Z = 0.02. Oblizenia tego typu pulsaji ko«z¡ si� na liniiTAMS, 130-140 modelu w zale»no±i od masy.
50

Chapter3/Chapter3Figs/EPS/osc_OPA04_z020M4.eps
Chapter3/Chapter3Figs/EPS/osc_OPA04_z020M40g.eps


4.2 Domeny niestabilno±i

4.6 4.5 4.4 4.3 4.2 4.1 4.0

2.0

2.5

3.0

3.5

4.0

4.5

5.0

5.5

3

5

7

12

25

40

T
A

M
S

Z
A

M
S

 

 

lo
g

 L
/L

�

log T
eff

      l = 1, 2

OPAL GN93

  Z=0.020        

  Z=0.010

OP      GN93

  Z=0.020

4.6 4.5 4.4 4.3 4.2 4.1 4.0

2.0

2.5

3.0

3.5

4.0

4.5

5.0

5.5

3

5

7

12

25

40

T
A

M
S

Z
A

M
S

 

 

lo
g
 L

/L
�

log T
eff

          l = 1, 2

OP A04

 Z = 0.020

 Z = 0.015

 Z = 0.010

Rysunek 4.6: Górny panel przedstawia domeny niestabilno±i typu SPB polizone przyu»yiu tabli OP dla mieszanki GN93 i Z = 0.020. Dla porównania wyników wykre±lonezostaªy domeny OPAL dla dwóh metalizno±i 0.020 oraz 0.010. Dolny panel przedstawiadomeny niestabilno±i typu SPB dla tabli OP oraz nowszej mieszanki A04. Wynikiprzedstawione s¡ dla trzeh metalizno±i Z = 0.020, 0.015 i 0.010. Zakres niestabilno±iobejmuje jedynie mody dipolowe i kwadrupolowe.51
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4.2 Domeny niestabilno±iZaistnieniem odpowiednih warunków tªumazy si� przesuwanie niebieskiej graniy do-meny ku wy»szym temperaturom dla poszzególnyh stopni ℓ.W obszarze diagramu HR przewidywanego dla pulsaji typu β Cep i SPB, znajduj¡ si�tak»e obiekty typu LBV (jasne niebieskie zmienne), Wolf-Rayet'a (WR) i Be, wspomnianew rozdziale 2. Dwa pierwsze typy gwiazd nale»¡ do górnej z�±i domeny pulsaji typu
β Cep. Moskalik and Dziembowski (1992) sugeruj¡ mo»liwo±¢, »e gwiazdy typu LBV s¡przedªu»eniem domen β Cep do najwy»szyh jasno±i. Onifer and Guzik (2008) badaj¡modele LBV wi¡»¡ istnienie pulsaji z utrat¡ masy. Wst�pne wyniki przewiduj¡, »emehanizm κ dziaªaj¡y przy temperaturze 200 000 K mo»e prowadzi¢ do pulsaji o bardzodu»ej amplitudzie, z pr�dko±i¡ fotosferyzn¡ rz�du 100 kms−1 a w rezultaie do du»ejutraty masy i obserwowanyh wybuhów w LBV. Obiekty te przehodz¡ faz� LBV stan¡si� gwiazdami WR.Townsend and MaDonald (2006) przewiduj¡, »e dla gwiazd WR obserwowane osy-laje mo»na wytªumazy¢ modami g niskiego stopnia (ℓ = 1, 2). Mody te wzbudzane s¡przez garb nieprzezrozysto±i DOB przy temperaturze log T ∼ 6.3, w modelu gwiazdyo podtypie WN (z dominuj¡ymi liniami azotu). Dodatkowo, wynik ten pozwala wy-tªumazy¢ okres pulsaji gwiazdy WR 123 P = 9.8 godziny (Lefèvre et al. 2005). Pozai¡giem gªównym uwa»a si�, »e nie przewiduje si� modów g wysokiego rz�du, ze wzgl�duna promieniste j¡dro fazy post-MS, gdzie z�stotliwo±i Lamb'a i Brunt'a-Väisälä s¡ bar-dzo wysokie, powoduj¡ silne tªumienie tyh pulsaji. Jednak»e, w przypadku pulsajigwiazdy typu B2 Ib/II (HD163899), Saio et al. (2006) tªumazy obserwowane osylajemodami g i p. Wzbudzanie tyh modów w tak masywnyh gwiazdah w fazie post-MSstaje si� mo»liwe poprzez obeno±¢ warstwy konwektywnej, powi¡zanej z powªok¡ pal¡¡wodór. Mieszanie konwektywne w tej warstwie musi by¢ na tyle silne aby powodowa¢ jed-norodny skªad hemizny. Wówzas warstwa konwektywna zapobiega przenikaniu modug do wn�trza promienistego j¡dra. Efekt ten zmniejsza tªumienie modu w j¡drze i przezto pomaga mehanizmowi κ (w Z-bump) we wzbudzaniu modu. Pojawienie si� takiejpowªoki w fazie post-MS podyktowane jest wyst¡pieniem epizodu póªkonwekji w fazieMS, ustalaj¡ prawie adiabatyzny gradient temperatury w stre�e gradientu hemiznego.Je±li jednak zostanie uwzgl�dniona utrata masy, j¡dro konwektywne jest mniejsze i kurzysi� szybiej podzas fazy MS, zapobiegaj¡ wyksztaªeniu si� póªkonwekji (Chiosi andNasi 1974). Badania Godart et al. (2009) równie» wskazuj¡, »e utrata masy i przestrze-liwanie w znaznym stopniu redukuje powªok� pal¡¡ wodór i przeiwdziaªa wzbudzaniumodów g w fazie post-MS. Z drugiej strony, najnowsze badania wskazuj¡, »e mody gwzbudzane s¡ bez potrzeby istnienia warstwy konwektywnej. Mo»liwe jest to ze wzgl�duna gradient skªadu hemiznego, wokóª helowego j¡dra, który dziaªa w podobny sposób(jak warstwa konwektywna) zapobiegaj¡ przenikaniu modów g do wn�trza j¡dra i ih52
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Rysunek 4.7: Domeny niestabilno±i OP A04 dla osylaji typu SPB i wy»szyh stopni
ℓ = 3 − 6. Górny panel przedstawia wyniki dla Z = 0.02, natomiast dolny panel dlani»szej metalizno±i Z = 0.01. Domeny te wykre±lone s¡ oddzielnie dla ka»dego stopniapulsaji i porównane ze wspólna domen¡ dla ℓ = 0− 2 (linia przerywana).
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4.3 Obserwayjne katalogi gwiazd typu Btªumieniu (Ostrowski et al. 2012). Dla gwiazd masywnyh wiatr gwiazdowy zazyna mie¢wi�kszy wpªyw ni» dla ni»szyh mas. Zwi¡zane jest to z wy»sz¡ jasno±i¡ obiektów zgórnego i¡gu gªównego, znajduj¡yh si� bli»ej graniznej jasno±i Eddington'a. Jak po-kazuj¡ Vink et al. (1999), ewoluja gwiazd o masah > 30M⊙ w wi�kszo±i okre±lanajest przez ih utrat� masy, która zale»y od jasno±i, masy i metalizno±i. W pray Vink(2008) przedstawiono zale»no±¢ tempa utraty masy od metalizno±i. Dla wy»szyh Zotrzymywane s¡ wy»sze tempa Ṁ spowodowane gªównie »elazem, natomiast dla ni»szyh
Z zazynaj¡ dominowa¢ pierwiastki takie jak C, N, O, H i He. Jednak»e, w poni»szejpray zastosowany kod ewoluyjny Warsaw-New Jersey nie uwzgl�dnia utraty masy dlamodeli powy»ej ∼ 20M⊙.Trzei¡ wspomnian¡ grup¡ s¡ gwiazdy typu Be. Ih wyst�powanie w wi�kszo±i po-krywa si� z domen¡ modów g obserwowanyh w typah SPB i o podobnyh okresahpulsaji. Niektóre z gwiazd typu β Cep równie» identy�kowane s¡ z typem Be. Z tegote» wzgl�du osylaje nap�dzane s¡ tym samym mehanizmem κ w obszarze Z-bump.Gwiazdy Be wykazuj¡ jednak ehy widmowe nie obserwowane w zwykªyh typah B.Najbardziej harakterystyzn¡ eh¡ w widmie, na dªugo±iah ±wiatªa widzialnego, s¡linie emisyjne serii Balmer'a wodoru. Obserwowane pro�le linii widmowyh wykazuj¡du»¡ zmienno±¢ niskiego stopnia ℓ, tªumazon¡ nieradialnymi pulsajami. Jak pokazuj¡Porter and Rivinius (2003) i inni, ¹ródªem skªadowej emisyjnej jest g�sty dysk materii wpªaszzy¹nie równikowej oraz zmienny wiatr gwiazdowy na du»yh szeroko±iah gwiaz-dowyh. Jednak»e, obserwowane wiatry gwiazdowe to utrata masy rz�du 10−9M⊙ na roki nie tªumazy g�styh otozek. Cranmer (2009), kieruj¡ si� pomysªem Ando (1986),rozwa»a powstanie dysku wokóª-gwiazdowego w wyniku bardzo szybkiej rotaji (do 400kms−1) i pulsaji nieradialnyh w tyh gwiazdah.4.3 Obserwayjne katalogi gwiazd typu B4.3.1 Gwiazdy typu β CepheiGalaktyzne gwiazdy typu β Cep zebrane w katalogu Stankov and Handler (2005) zo-staªy wykorzystane do kalibraji temperatury i jasno±i. Spo±ród gwiazd, dla któryhokres pulsaji jest dobrze okre±lony, na podstawie bazy SIMBAD wybrane s¡ obiektyuwzgl�dnione w kampanii Hipparos'a (π i bª¡d wyznazenia δπ). Dane z systemów foto-metryznyh UBV , Strömgren'a i Geneva dla tyh obiektów pobrane s¡ z katalogu TheGeneral Catalogue of Photometri Data (GCPD) (Mermilliod et al. 1997). Poni»szy opiskalibraji oparty jest na danyh fotometrii Strömgren'a, natomiast wyniki dla systemuGeneva posªu»yªy jedynie dla porównania. Zebrane dane fotometryzne przedstawione s¡w dodatku A na stronie 177. 54



4.3 Obserwayjne katalogi gwiazd typu BFotometria Strömgren'a oparta jest na wska¹nikah uvbyβ zde�niowanyh tak, »e en-tralne dªugo±i fal dla �ltrów wynosz¡: λu = 3500 Å, λv = 4100 Å, λb = 4700 Å, λy = 5500Å. Parametr β wyra»any jest zale»no±i¡:
β = βn − βw, (4.6)gdzie βw i βn s¡ jasno±iami na dªugo±i fali linii Hβ, λ = 4860 Å, odpowiednio dlaszerokiego (129 Å) i w¡skiego (29Å) �ltru (wg. GCPD). Na podstawie tyh indeksówzde�niowane s¡ dwa wska¹niki:

c1 = (u− v)− (v − b) (4.7)
m1 = (v − b)− (b− y) (4.8)a w katalogah podawane s¡ tylko warto±i b − y, m1, c1 i β. Stosuj¡ si� do wskazówekpodanyh przez Crawford (1978), indeks c1 u»yty jest jako wyznaznik temperatury dlagwiazd typu B. Jako wyznaznik grawitaji efektywnej (klasy jasno±i) u»yty jest parametr

β. Transformaja parametru fotometryznego c1 na niepozerwieniony (c0) wykonanajest przy u»yiu kodu Napiwotzki et al. (1993) (UVBYMOD.FOR). Niezale»nie od kodu, dokalibraji temperatury i grawitaji u»yte s¡ modele atmosfer Castelli and Kuruz (2006)dla fotometrii Strömgren'a, polizone z now¡ funkj¡ rozkªadu nieprzezrozysto±i (ODF,od ang. Opaity Distribution Funtion) oraz dla skªadu hemiznego Grevesse and Sauval(1998). Indeksy β dla metalizno±i sªoneznej (GS98) dost�pne s¡ jedynie dla dwóhwarto±i pr�dko±i mikroturbulenji ξt = 0.0 i 2.0 kms−1. Diagram c1 − β (temperatura -grawitaja) na rysunku 4.8, wykre±lony jest dla zakresu temperatur efektywnyh od 15 000do 39 000 K, oraz grawitaji z zakresu log g = 2.5 − 5.0. Dla otrzymania temperaturefektywnyh i log g wykonana jest interpolaja liniowa na zynniki c0 i β, natomiastpoprawki bolometryzne (BC) oraz niepozerwienione indeksy (B − V )0 oparte s¡ namodelah Castelli (1999). Nast�pnie, otrzymana nadwy»ka barwy E(B−V ) u»yta jest dooblizenia ekstynkji z zale»no±i:
AV = RV · E(B−V ), (4.9)gdzie dla RV przyj�ta jest u±redniona warto±¢ 3.12, a poprawka na ekstynkj� uwzgl�d-niona jest w jasno±i V Johnson'a. Dla wszystkih gwiazd standardowe odhylenie indeksu

c1 (c0) przyj�te jest δc1 = 0.01. Wielko±¢ tego bª�du jest typow¡ warto±i¡ w danyh kata-logu GCPD. Ró»nia w kalibraji temperatur dla warto±i indeksu c0 i c0 + δc1, ustalonajest jak bª¡d wyznazenia. Dla tyh dwóh warto±i temperatur wyznazane s¡ tak»eodpowiednie wielko±i log g, (B−V )0 i BC. Ró»nie pomi�dzy otrzymanymi warto±iami,dla indeksów c0 i c0 + δc1, przyjmowane s¡ jako standardowe odhylenia. Jasno±¢ bolo-metryzna gwiazdy Mbol i jasno±i logL/L⊙ wylizane s¡ na podstawie zale»no±i:
Mbol = 5 + 5 log π + V0 +BC, (4.10)55



4.3 Obserwayjne katalogi gwiazd typu B
logL/L⊙ = −0.4 · (Mbol − 4.75), (4.11)gdzie bª¡d kalibraji BC równie» jest uwzgl�dniony w oszaowaniah δMbol i δ logL, do-datkowo do bª�du paralaksy. Jasno±¢ bolometryzna Sªo«a przyj�ta jest Mbol,⊙ = 4.75.Wyniki kalibraji dla wybranyh gwiazd β Cep i modeli atmosfer polizonyh dla pr�dko-±i ξt = 2.0 kms−1 zestawione s¡ w tabeli 4.3. Dla niektóryh gwiazd oblizana nadwy»kabarwy przyjmuje warto±i ujemne, wówzas dla gwiazd tyh pozerwienienie mi�dzygwiaz-dowe przyjmowane jest równe zero, zyli brak ekstynkji. Obserwowane pozyje gwiazd ztabeli przedstawione s¡ na diagramie HR wraz z teoretyzn¡ domen¡ niestabilno±i typu

β Cep (rysunek 4.9). Domena niestabilno±i polizona jest przy u»yiu tabli OP A04i metalizno±i Z = 0.015. Gwiazdy z katalogu przedstawione s¡ równie» na diagramie
log Teff−log g (rysunek 4.10). Odhylenia standardowe parametru grawitaji otrzymane s¡indywidualnie dla ka»dej gwiazdy, z typow¡ warto±i¡ okoªo 0.05. Poªo»enie gwiazd wzgl�-dem parametru grawitaji wewn¡trz domeny niestabilno±i jest bardziej konsystentne ni»wzgl�dem jasno±i obiektu.
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Rysunek 4.8: Siatka do kalibraji parametrów c0 i β na podstawie modeli atmosfer Castelliand Kuruz (2006) dla zakresu temperatur efektywnyh 15 000− 39 000 K oraz grawita-ji efektywnej log g = 2.5 − 5.0. Wykre±lone siatki zostaªy polizone dla metalizno±iwykorzystanego skªadu hemiznego GS98 (Z = 0.0169) dla dwóh warto±i pr�dko±imikroturbulenji ξt = 0.0 (linia przerywana) oraz 2.0 kms−1 (linia i¡gªa).
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Rysunek 4.9: Poªo»enie gwiazd typu β Cep na diagramie HR wraz z teoretyznym ob-szarem wyst�powania pulsaji polizonym dla tabli OP A04 i metalizno±i Z = 0.015.Przykªadowe ±ie»ki ewoluyjne zostaªy wykre±lone dla wybranyh mas modeli gwiazdo-wyh. Jako zerwona grania domeny przyj�ta zostaªa linia TAMS.
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Rysunek 4.10: Poªo»enie gwiazd typu β Cep w funkji logarytmu grawitaji log g wraz zteoretyznym obszarem wyst�powania pulsaji polizonym dla tabli OP A04 i metaliz-no±i Z = 0.015, analogiznie do diagramu HR.
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Tablia 4.3: Wyniki kalibraji dla 34 wybranyh gwiazd zmiennyh typu β Cep z katalogu Stankov and Handler (2005). Warto±iparalaksy i bª�du podane s¡ w milisekundah ªuku.HD π δπ c0 β (B − V )0 E(B−V ) AV V0 Teff log T δ log T log g BC Mbol logL δ logL886 9.79 0.81 0.116 2.627 -0.209 -0.016 -0.051 2.883 20878 4.3197 0.0059 3.89 -2.1589 -4.3222 3.6289 0.086116582 5.04 0.83 0.101 2.616 -0.212 -0.007 -0.023 4.067 21141 4.3251 0.0060 3.74 -2.1836 -4.6044 3.7418 0.158121803 2.09 0.78 -0.025 2.617 -0.236 0.264 0.824 5.581 25678 4.4096 0.0076 4.32 -2.6770 -5.4951 4.0980 0.358124760 6.06 0.82 -0.056 2.594 -0.249 0.064 0.198 2.696 27132 4.4335 0.0098 4.03 -2.7902 -6.1823 4.3729 0.138829248 5.56 0.88 0.066 2.610 -0.218 0.012 0.038 3.894 22066 4.3437 0.0065 3.76 -2.2879 -4.6690 3.7676 0.153435411 6.06 0.82 -0.020 2.608 -0.236 0.063 0.197 3.164 25400 4.4048 0.0076 4.15 -2.6427 -5.5665 4.1266 0.135235715 2.30 0.85 0.029 2.619 -0.225 0.014 0.044 4.547 23547 4.3719 0.0063 4.09 -2.4591 -6.1038 4.3415 0.351644743 6.53 0.66 -0.008 2.593 -0.232 -0.008 -0.026 1.976 24331 4.3862 0.0086 3.74 -2.5176 -6.4671 4.4868 0.107546328 1.59 0.70 -0.023 2.585 -0.234 -0.009 -0.027 4.332 24704 4.3928 0.0085 3.64 -2.5462 -7.2072 4.7829 0.429850707 2.02 0.70 -0.014 2.594 -0.234 0.019 0.058 4.762 24660 4.3920 0.0084 3.79 -2.5523 -6.2638 4.4055 0.333452918 2.92 0.87 0.016 2.591 -0.225 0.024 0.076 4.909 23236 4.3662 0.0077 3.58 -2.4000 -5.1638 3.9655 0.284361068 1.92 0.63 0.041 2.617 -0.224 0.048 0.149 5.561 23133 4.3642 0.0063 4.00 -2.4136 -5.4362 4.0745 0.310264365 1.85 0.51 0.107 2.622 -0.211 0.020 0.061 5.978 21066 4.3236 0.0061 3.83 -2.1788 -4.8648 3.8459 0.259964722 2.23 0.50 0.011 2.610 -0.225 0.072 0.224 5.466 24152 4.3829 0.0068 4.01 -2.3879 -5.1806 3.9722 0.214078616 0.80 0.77 0.036 2.611 -0.224 0.212 0.661 6.114 23136 4.3643 0.0079 3.90 -2.4083 -6.7794 4.6117 1.7370111123 9.25 0.61 -0.044 2.596 -0.227 -0.012 -0.038 1.251 26477 4.4229 0.0090 4.01 -2.4196 -6.3379 4.4352 0.0802116658 12.44 0.86 0.018 2.605 -0.227 -0.008 -0.024 0.976 23681 4.3744 0.0078 3.87 -2.4619 -6.0118 4.3047 0.0786118716 8.68 0.77 0.040 2.608 -0.223 -0.004 -0.013 2.315 22891 4.3597 0.0065 3.82 -2.3784 -5.3705 4.0482 0.0925122451 6.21 0.56 -0.009 2.594 -0.232 -0.013 -0.040 0.610 24422 4.3878 0.0085 3.77 -2.5280 -7.9526 5.0810 0.0980126341 3.15 0.69 0.122 2.621 -0.208 0.049 0.152 4.408 20619 4.3143 0.0383 3.76 -2.1229 -5.2229 3.9892 0.2822129056 5.95 0.76 0.076 2.604 -0.216 0.006 0.019 2.283 21635 4.3352 0.0058 3.61 -2.2329 -6.0768 4.3307 0.1250129557 1.89 0.69 0.030 2.617 -0.225 0.159 0.497 5.599 23507 4.3712 0.0063 4.05 -2.4536 -5.4727 4.0891 0.3470129929 1.48 1.03 0.028 2.618 -0.226 0.046 0.142 7.948 23578 4.3725 0.0063 4.08 -2.4619 -3.6627 3.3651 0.7611136298 6.39 0.86 0.075 2.616 -0.217 -0.008 -0.026 3.216 21862 4.3397 0.0057 3.84 -2.2747 -5.0312 3.9125 0.1320144470 7.70 0.87 -0.018 2.618 -0.234 0.194 0.606 3.347 25370 4.4043 0.0077 4.31 -2.6476 -4.8681 3.8472 0.1160147165 4.44 0.81 -0.052 2.604 -0.229 0.092 0.289 2.582 26983 4.4311 0.0089 4.21 -2.4824 -6.6630 4.5652 0.1836157056 5.79 0.69 0.102 2.624 -0.211 -0.004 -0.011 3.264 21229 4.3269 0.0058 3.88 -2.2008 -5.1234 3.9494 0.1182158926 4.64 0.90 0.074 2.613 -0.217 -0.014 -0.045 1.620 21835 4.3392 0.0057 3.79 -2.2690 -7.3164 4.8266 0.1848160578 7.03 0.73 0.072 2.613 -0.217 -0.011 -0.034 2.408 21892 4.3403 0.0056 3.79 -2.2762 -5.6334 4.1534 0.1048163472 3.93 0.97 0.101 2.630 -0.212 0.301 0.939 4.884 21389 4.3302 0.0055 4.00 -2.2227 -4.3671 3.6469 0.2317199140 1.84 0.68 0.014 2.610 -0.224 0.090 0.281 6.249 24038 4.3809 0.0068 4.00 -2.3760 -4.8034 3.8213 0.3528205021 5.48 0.47 0.006 2.605 -0.230 0.002 0.007 3.180 24198 4.3838 0.0085 3.94 -2.5172 -5.6436 4.1574 0.0941214993 2.34 0.62 0.036 2.609 -0.224 0.087 0.270 5.253 23064 4.3629 0.0079 3.86 -2.3987 -5.3000 4.0200 0.2539216916 2.71 0.69 0.081 2.629 -0.216 0.072 0.223 5.364 21937 4.3412 0.0161 4.06 -2.2874 -4.7589 3.8036 0.2648
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4.3 Obserwayjne katalogi gwiazd typu B4.3.2 Gwiazdy typu SPBInformaje o przynale»no±i gwiazd zmiennyh do typu SPB pobrane s¡ z katalogu DeCatet al. (2007) i dokonana jest selekja obiektów z paralaksami Hipparos'a. Dane foto-metryzne z systemów UBV , Geneva i Strömgren'a pohodz¡ tak»e z katalogu GCPDi przedstawione s¡ w dodatku B na stronie 181. W przypadku gwiazd typu SPB, dokalibraji wykorzystana jest fotometria systemu Geneva.System fotometryzny Geneva posiada siedem �ltrów oznazonyh UBV B1B2V1G,któryh entralne dªugo±i fali zde�niowane s¡ jako: λU = 3464 Å, λB = 4227 Å,
λV = 5488 Å, λB1 = 4015 Å, λB2 = 4476 Å, λV1 = 5395 Å i λG = 5807 Å, na pod-stawie Rufener and Niolet (1988). W systemie tym, jasno±¢ w pa±mie B z de�niji jestprzyj�ta zero, o spowodowane jest najmniejsz¡ zuªo±i¡ tego pasma na efekty ekstynk-ji atmosferyznej. W wyniku tego, ka»dy kolor zredukowany jest do jednoliterowegowska¹nika. Na podstawie sze±iu zredukowanyh wska¹ników Golay (1972) zde�niowaªparametry wolne od pozerwienienia:

d = [U −B1]− 1.430[B1 −B2]

δ = [U −B2]− 0.832[B2 −G]

g = [B1 −B2]− 1.357[V1 −G]

m2 = [B1 −B2]− 0.457[B2 − V1] (4.12)Do kalibraji temperatury i grawitaji efektywnej wykorzystany jest kod CALIB.FOR(dzi�ki uprzejmo±i G. Handler'a), który dla gwiazd gor�tszyh od 11 000 K wykorzy-stuje siatk� dwóh parametrów wolnyh od pozerwienienia [X, Y ℄ dla modeli atmosferKuruz'a (Künzli et al. 1997). Parametry [X, Y ℄ s¡ liniowymi kombinajami sze±iu zredu-kowanyh wska¹ników fotometryznyh, zde�niowanyh przez Cramer and Maeder (1979)jako:
X = 0.3788 + 1.3764U − 1.2162B1− 0.8498B2− 0.1554 V 1 + 0.8450G, (4.13)
Y = −0.8288 + 0.3235U − 2.3228B1 + 2.3363B2 + 0.7495 V 1− 1.0865G. (4.14)Parametr X stosowany jest jako wyznaznik temperatury, natomiast Y jako wyznaznikklasy jasno±i log g. Niezale»nie od kodu, oblizone warto±i [X, Y ℄ wykorzystywane s¡do uzyskania niepozerwienionyh wska¹ników barwy [B − V ]0 wedªug kalibraji Cramer(1982), gdzie wykorzystana siatka kalibraji przedstawiona jest na rysunku 4.11. Z uzy-skanego wska¹nika barwy oblizana jest nadwy»ka barwy E[B−V ] (w systemie Geneva) aoszaowania ekstynkji z empiryznej zale»no±i podanej przez Crawford and Mandwewala(1976):

AV = 2.75 · E[B−V ]. (4.15)61
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XRysunek 4.11: Siatka wykorzystana do wyznazenia niepozerwienionyh wska¹nikówbarwy [B−V ]0 w systemie Geneva na podstawie wolnyh od pozerwienienia parametrów[X, Y ℄ wedªug kalibraji Cramer (1982). Ró»ne warto±i parametru Y podane s¡ z prawejstrony rysunku, odpowiednio dla ka»dej linii.
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4.3 Obserwayjne katalogi gwiazd typu BOtrzymana warto±¢ ekstynkji AV uwzgl�dniana jest przy jasno±i wizualnej Johnson'a.Dla temperatury i grawitaji efektywnej podanyh przez kod CALIB.FOR, poprawki bo-lometryzne oblizane s¡ na modelu Castelli (1999) dla fotometrii UBV oraz ξt = 2.0kms−1. Wyznazone przy kalibraji parametry obserwayjne przedstawione s¡ w tabeli4.4. Jasno±¢ bolometryzna Mbol i logL wyznazane s¡ na podstawie wzorów 4.10 i 4.11,podanyh w poprzedniej sekji. Odhylenie standardowe w jasno±i δ logL uwzgl�dniajedynie bª¡d paralaksy gwiazdowej. Pozyje gwiazd wykre±lone s¡ na diagramie HR (ry-sunek 4.12), wraz z teoretyzn¡ domen¡ niestabilno±i pulsaji typu SPB dla tabli OPA04 i metalizno±i Z = 0.015. Bª�dy w temperaturze wyznazone s¡ z zale»no±i δTe/Te,podobnie jak dla katalogu gwiazd β Cep. Na rysunku 4.13 przedstawiony jest diagram
log Teff − log g katalogu gwiazd typu SPB, analogiznie do diagramu HR. Otrzymaneparametry log g znajduj¡ si� w graniy domeny niestabilno±i, poza kilkoma skrajnymiprzypadkami. Ze wzgl�du na brak bª�dów wyznazenia parametru grawitaji dla indywi-dualnyh gwiazd, przyj�te jest standardowe odhylenie o warto±i δ log g = 0.05.Dla gwiazd typu β Cep temperatura wyznazana z fotometrii Strömgren'a przez kodNapiwotzki et al. (1993) UVBYMOD.FOR w stosunku do temperatury uzyskanej z modeliatmosfer Castelli and Kuruz (2006) jest wy»sza ±rednio o 614 K. Tylko w trzeh przy-padkah (HD21803, HD144470, HD147165) ró»nie te przekrazaj¡ 1000 K. Rozbie»no±¢tyh wyników spowodowana jest mi�dzy innymi u»yiem starszyh modeli atmosfer Ku-ruz'a do kalibraji temperatury, w porównaniu z nowszymi Castelli & Kuruz (niniejszapraa). Nowe modele atmosfer uwzgl�dniaj¡ pr�dko±¢ mikroturbulenji (ξt), o dodat-kowo obni»a warto±¢ wyznazanej temperatury efektywnej. Efekt ten mo»na zauwa»y¢ nawykorzystanej siate modeli (rysunek 4.8) u»ytej dla katalogu gwiazd β Cep. Tempera-tury gwiazd typu β Cep uzyskane z fotometrii Geneva kodem CALIB.FOR s¡ statystyzniewy»sze w porównaniu z temperaturami modeli Castelli & Kuruz, ±rednio o ponad 1000 K.Wynik ten nie uwzgl�dnia dwóh gwiazd, dla któryh rozbie»no±¢ jest znaz¡o wi�ksza:temperatura mniejsza o okoªo 3000 K dla HD21803 i prawie 18 000 K dla HD147165. Dlaobu gwiazd Abt et al. (2002) podaje niskie pr�dko±i v sin i, poni»ej 40 kms−1. Pierwszyobiekt jest zwyzajn¡ gwiazd¡ typu β Cep, sklasy�kowan¡ przez Tetzla� et al. (2011) jakogwiazd� uiekaj¡¡. Wedªug wyników uzyskanyh przez North et al. (2007) druga gwiazda(σ So) nale»y do ukªadu podwójnego jako skªadnik gªówny o masie ∼ 18M⊙, natomiastmas� skªadnika wtórnego przewiduje si� na okoªo ∼ 12M⊙. Temperatury dla obu skªadni-ków wynosz¡ okoªo 25 000− 26 000 K. Gwiazda σ So nale»y do najja±niejszyh obiektóww próbe gwiazd β Cep (logL ≈ 4.56) wedªug kalibraji z tabeli 4.3. Jasno±¢ ta jestzgodna w graniah bª�dów z wynikiem podanym przez North et al. (2.9± 0.8× 104L⊙).Temperatura wyznazona z kalibraji fotometrii Strömgren'a w niniejszej pray (okoªo

63



4.3 Obserwayjne katalogi gwiazd typu B

4.6 4.5 4.4 4.3 4.2 4.1 4.0

2.0

2.5

3.0

3.5

4.0

4.5

5.0

5.5

3.0

5.0

7.0

12.0

25.0

40.0

TAM
S

ZA
M

S

 

 

lo
g 

L/
L
�

log T
eff

instability domains
OP  A04   Z = 0.015

  SPB    l = 1, 2

  SPB (Geneva photometry)

Rysunek 4.12: Poªo»enie gwiazd typu SPB na diagramie HR wraz z teoretyznym obsza-rem wyst�powania pulsaji dla OP A04 i metalizno±i Z = 0.015. Przykªadowe ±ie»kiewoluyjne zostaªy wykre±lone dla wybranyh mas modeli gwiazdowyh.
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Rysunek 4.13: Poªo»enie gwiazd typu SPB w funkji logarytmu grawitaji log g wraz zteoretyznym obszarem wyst�powania pulsaji polizonym dla tabli OP A04 i metaliz-no±i Z = 0.015, analogiznie do diagramu HR. Bª�dy dla parametru grawitaji przyj�tes¡ standardowo log g = 0.05.
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4.3 Obserwayjne katalogi gwiazd typu B27 000 K) dokªadniej zgadza si� z wynikiem uzyskanym niezale»nie przez North et al., ni»wynik z fotometrii Geneva (< 10 000 K).W przypadku gwiazd typu SPB, poza zterema gwiazdami, mi�dzy temperaturamiz fotometrii Geneva (kod CALIB.FOR) i Strömgren'a (kod UVBYMOD.FOR) istnieje dobrazgodno±¢ oszaowa«. Kod CALIB.FOR podaje ±rednio o ∼ 200 K wy»sze temperaturyefektywne. Z drugiej strony, oszaowania Briquet et al. (2007) temperatur dla 24-hgwiazd nale»¡yh do próbki gwiazd typu SPB, w porównaniu do uzyskanyh w niniejszejpray kodem UVBYMOD.FOR i CALIB.FOR s¡ ni»sze ±rednio o okoªo 450 K i 300 K. Dlawspomnianyh ztereh obiektów ró»nie w kalibraji temperatury wynosz¡ okoªo 4000−

7000 K dla: HD28475, HD45284, HD191295 i HD222555. Oszaowania Teff na podstawiefotometrii Geneva zgodne s¡ z niezale»nymi wynikami: DeCat et al. (2007) (HD222555- okoªo 13 000 K) i Lefever et al. (2010) (HD45284 - okoªo 15 000 K; HD191295 - okoªo13 000 K). W przypadku gwiazdy HD28475 wynik z fotometrii Strömgren'a potwierdzonyjest przez De Cat et al., z temperatur¡ okoªo 15 000 K.W trzeh gwiazdah z wyró»nionyh obiektów wykryte jest pole magnetyzne. Obiektyz numerami HD: 28475, 45284 i 191295 zostaªy uwzgl�dnione w przegl¡dah gwiazd typu
β Cep i SPB w poszukiwaniu istnienia pól magnetyznyh przez Hubrig et al. (2006) i Hu-brig et al. (2009). Bagnulo et al. (2012) dokonuj¡ detekji pól magnetyznyh dla pi�iugwiazd typu β Cep i 24-h typu SPB. Je±li wynik ten zostanie potwierdzony, systematyz-no±¢ detekji pól podaªaby tak»e mony argument na powi¡zanie magnetyzmu i zjawiskapulsaji we wzesnyh typah gwiazdowyh B.
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4.3ObserwayjnekatalogigwiazdtypuB

Tablia 4.4: Wyniki kalibraji dla 45 wybranyh gwiazd zmiennyh typu SPBz katalogu DeCat et al. (2007). Warto±i paralaksy podane s¡ w jednostkahmilisekund ªuku.HD ̟ δ̟ X Y [B − V ]0 E[B−V ] AV V0 Teff log T δ log T log g BC Mbol logL δ logL886 9.79 0.81 0.3614 0.0235 -1.232 0.0130 0.0356 2.794 21961 4.3417 0.0198 3.67 -2.2721 -4.5239 3.7095 0.07201976 2.38 0.69 0.7062 0.0183 -1.090 0.0681 0.1873 5.388 16325 4.2129 0.0032 3.98 -1.5368 -4.2662 3.6065 0.25933360 5.46 0.41 0.3877 0.0238 -1.196 0.0424 0.1165 3.549 21449 4.3314 0.0137 3.68 -2.2154 -4.9799 3.8920 0.06533379 3.81 0.71 0.5914 -0.0045 -1.144 0.0343 0.0944 5.770 17933 4.2537 0.0037 4.19 -1.7826 -3.1083 3.1433 0.163811462 3.69 0.64 1.0796 0.0173 -1.057 0.0315 0.0867 7.713 12599 4.1003 0.0021 4.28 -0.8885 -0.3401 2.0360 0.152219374 4.32 0.98 0.3271 -0.0159 -1.092 0.1532 0.4212 5.703 23181 4.3651 0.0048 4.33 -2.4300 -3.5498 3.3199 0.200521071 5.41 0.79 0.8561 -0.0004 -1.049 0.0741 0.2037 5.867 14550 4.1629 0.0029 4.28 -1.2435 -1.7102 2.5841 0.127724587 8.46 0.75 0.8904 0.0132 -1.119 0.0089 0.0245 4.601 14240 4.1535 0.0028 4.13 -1.1880 -1.9507 2.6803 0.077225558 3.12 0.96 0.6323 -0.0002 -1.059 0.1013 0.2786 5.029 17301 4.2381 0.0036 4.16 -1.6892 -4.1890 3.5756 0.276226326 4.49 0.78 0.7471 0.0157 -1.140 0.0123 0.0338 5.393 15802 4.1987 0.0031 4.04 -1.4537 -2.7993 3.0197 0.152427026 8.39 0.81 1.1563 0.0255 -1.055 0.0326 0.0897 6.108 12163 4.0850 0.0020 4.27 -0.8054 -0.0782 1.9313 0.084127396 7.03 0.79 0.7359 0.0218 -0.998 0.1711 0.4704 4.344 15952 4.2028 0.0031 3.96 -1.4777 -2.8994 3.0597 0.098028114 5.46 1.02 0.8544 0.0365 -0.943 0.1953 0.5370 5.530 14650 4.1658 0.0028 3.91 -1.2588 -2.0429 2.7172 0.164228475 4.71 1.02 0.7619 0.0114 -0.836 0.3167 0.8709 5.904 9060 3.9571 0.0047 3.13 -0.1973 -0.9280 2.2712 0.191129248 5.56 0.88 0.3043 0.0164 -1.206 0.0356 0.0979 3.822 23111 4.3638 0.0100 3.74 -2.3931 -4.8456 3.8382 0.138634798 4.12 0.81 0.7044 -0.0045 -1.135 0.0216 0.0593 6.331 16269 4.2114 0.00035 4.23 -1.5307 -2.1254 2.7502 0.173037151 4.15 0.88 1.0289 0.0058 -1.062 0.0435 0.1197 7.260 12921 4.1113 0.0024 4.34 -0.9493 -0.5987 2.1395 0.187045284 3.02 0.8 0.7830 -0.0173 -1.092 0.0585 0.1608 7.209 15261 4.1836 0.0033 4.39 -1.3668 -1.7576 2.6030 0.235749188 2.84 0.74 0.6906 -0.0050 -1.109 0.0499 0.1372 7.523 16450 4.2162 0.0035 4.23 -1.5592 -1.7698 2.6079 0.231753921 6.77 0.54 0.9178 0.0119 -1.116 0.0069 0.0190 5.621 13960 4.1449 0.0030 4.21 -1.1389 -1.3650 2.4460 0.069469144 3.36 0.56 0.6973 0.0411 -1.135 0.0467 0.1285 5.001 16423 4.2155 0.0034 3.70 -1.5489 -3.9167 3.4667 0.146174195 6.59 0.51 0.6703 0.0301 -1.168 0.0077 0.0212 3.609 16807 4.2255 0.0033 3.82 -1.6103 -3.9071 3.4628 0.067474560 6.8 0.46 0.6557 0.0037 -1.162 0.0169 0.0464 4.771 16969 4.2297 0.0035 4.12 -1.6396 -2.7064 2.9826 0.058878405 1.54 0.69 0.7622 0.0059 -1.092 0.0648 0.1782 8.082 15593 4.1929 0.0032 4.15 -1.4201 -2.4007 2.8603 0.418985953 1.91 0.51 0.5134 0.0217 -1.148 0.0650 0.1787 5.753 19249 4.2844 0.0042 3.81 -1.9544 -4.7959 3.8184 0.237792287 2.55 0.51 0.6466 0.0202 -1.115 0.0725 0.1994 5.680 17135 4.2339 0.0034 3.92 -1.6615 -3.9492 3.4797 0.1761121190 9.54 0.65 1.1613 -0.0133 -1.047 0.0221 0.0608 5.593 12040 4.0806 0.0023 4.52 -0.7828 -0.2918 2.0167 0.0593123515 5.95 0.69 1.1895 0.0259 -1.027 0.0538 0.1480 5.809 11981 4.0785 0.0020 4.28 -0.7704 -1.0888 2.3355 0.1012131058 2.66 0.62 0.6198 0.0125 -1.044 0.1350 0.3713 5.719 17526 4.2437 0.0035 4.00 -1.7249 -3.8818 3.4527 0.2062138003 2.52 0.71 0.8764 0.0402 -1.109 0.0411 0.1131 7.737 14430 4.1593 0.0028 3.90 -1.2201 -1.4762 2.4905 0.2515138764 9.3 0.86 0.8622 0.0145 -1.068 0.0643 0.1769 4.970 14525 4.1621 0.0028 4.14 -1.2382 -1.4258 2.4703 0.0806140873 7.99 0.68 0.8734 -0.0065 -0.999 0.1175 0.3232 5.067 14363 4.1572 0.0028 4.34 -1.2109 -1.6314 2.5526 0.0741147394 10.37 0.53 0.8069 0.0269 -1.149 0.0036 0.0099 3.880 15135 4.1800 0.0029 3.97 -1.3430 -2.3841 2.8536 0.0444Kontynuaja na nast�pnej stronie
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4.3ObserwayjnekatalogigwiazdtypuB

Tablia 4.4 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHD ̟ δ̟ X Y [B − V ]0 E[B−V ] AV V0 Teff log T δ log T log g BC Mbol logL δ logL160762 6.58 0.56 0.5941 0.0208 -1.169 0.0285 0.0783 3.716 17928 4.2535 0.0035 3.88 -1.7764 -3.9696 3.4878 0.0741161783 3.96 0.94 0.5609 0.0052 -1.088 0.1086 0.2988 5.621 18457 4.2662 0.0036 4.06 -1.8533 -3.2435 3.1974 0.2102169820 8.82 0.83 1.2297 0.0456 -1.003 0.0783 0.2155 6.150 11806 4.0721 0.0019 4.16 -0.7361 0.1407 1.8437 0.0820177863 4.5 1.05 0.9598 0.0271 -1.016 0.1086 0.2987 5.980 13559 4.1322 0.0029 4.11 -1.0650 -1.8186 2.6274 0.2065179588 3.85 1.29 1.1638 0.0368 -0.988 0.0917 0.2522 6.438 12141 4.0843 0.0019 4.19 -0.8008 -1.4357 2.4743 0.3027181558 4.8 0.82 0.7977 0.0126 -1.073 0.0720 0.1980 6.046 15207 4.1820 0.0030 4.11 -1.3559 -1.9037 2.6615 0.1499182255 8.1 0.68 0.8603 0.0097 -1.109 0.0267 0.0735 5.116 14533 4.1624 0.0028 4.18 -1.2399 -1.5810 2.5324 0.0731191295 1.75 0.86 1.0026 0.0267 -1.039 0.0775 0.2131 6.947 13160 4.1193 0.0025 4.15 -0.9922 -2.8301 3.0320 0.4673206540 4.68 0.81 0.9053 0.0302 -1.106 0.0269 0.0740 5.978 14120 4.1498 0.0029 4.03 -1.1663 -1.8370 2.6348 0.1519208057 6.37 0.7 0.6315 0.0081 -1.156 0.0242 0.0666 5.011 17337 4.2390 0.0035 4.06 -1.6930 -2.6610 2.9644 0.0958215573 7.35 0.47 0.8974 0.0168 -1.128 0.0000 0.0000 5.313 14177 4.1516 0.0029 4.15 -1.1771 -1.5326 2.5130 0.0556222555 2.45 0.84 0.9727 0.0222 -1.025 0.0999 0.2748 7.143 13425 4.1279 0.0029 4.16 -1.0407 -1.9517 2.6807 0.3104
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Rozdziaª 5Hybrydowe pulsaje typu β Cep / SPB
5.1 Model gwiazdy hybrydowejGwiazdy mog¡ osylowa¢ w modah radialnyh i nieradialnyh. Ka»dy z tyh modów osy-laji inazej rozhodzi si� we wn�trzu gwiazdy, sonduj¡ pªytsze b¡d¹ gª�bsze warstwy.Najwi�ksza g�sto±¢ energii kinetyznej modów p i g znajduje si� na ró»nyh gª�boko±iah.Dla modów akustyznyh (p) najwi�ksza z�±¢ energii skonentrowana jest w zewn�trz-nyh warstwah otozki gwiazdowej, natomiast w przypadku modów grawitayjnyh (g)najwi�ksza konentraja energii ma miejse w gª�bokih warstwah bli»ej entralnyh z�-±i gwiazdy. W rozdziale 3 podane s¡ trzy warunki na wzbudzenia pulsaji, które dlaprzypomnienia przedstawiaj¡ si� nast�puj¡o:

• W obszarze garbu nieprzezrozysto±i (Z-bump), pohodna aªki pray musi by¢dodatnia dW/d logT > 0;
• Amplituda zmienno±i funkji wªasnej δp/p musi by¢ wzgl�dnie du»a i wolno zmie-niaj¡a si� wzdªu» promienia w obszarze Z-bump;
• Termizna skala zasowa (τth) w obszarze nap�dzania, musi by¢ porównywalna lubwi�ksza od okresu osylaji. W przeiwnym razie potenjalny obszar nap�dzaniapozostaje w równowadze termiznej podzas aªego okresu pulsaji.W obszarze Z-bump, gdzie mehanizm κ jest najbardziej efektywny, speªniony jest poni»-szy warunek:

d

dr

(

κT +
κρ

Γ3 − 1

)

> 0,wskazuj¡, »e wydajno±¢ tego mehanizmu zale»y jest od temperatury, g�sto±i i wspóª-zynnika adiabatyznego Γ3−1. Trzei warunek okre±la lokalizaj� warstwy na odpowied-niej gª�boko±i w otoze gwiazdy. W gor¡yh gwiazdah typu β Cep lub SPB, warstwa
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5.1 Model gwiazdy hybrydowejta znajduje si� pªytko pod powierzhni¡ przy temperaturze okoªo 200 000 K. W przy-padku opisywanym trzema warunkami aªka pray dla aªej gwiazdy b�dzie dodatnia,tzn. wyst�puje wzbudzenie.Wyst�powanie pulsaji hybrydowyh omówimy na przykªadzie modelu 10M⊙ w fa-zie palenia wodoru na i¡gu gªównym, znajduj¡ego si� w pobli»u linii TAMS. Pozyjamodelu, z u»yiem tabli OP A04 i Z = 0.02, na diagramie HR opisywana jest przeztemperatur� efektywn¡ log Teff = 4.334 i jasno±¢ logL/L⊙ = 3.955. Rysunek 5.1 przed-stawia osylaje przewidywane w modelu w funkji z�stotliwo±i, gdzie parametr η ≥ 0okre±la niestabilno±¢ modów. Podane s¡ osylaje dla trzeh najni»szyh stopni pulsaji(ℓ = 0− 2). Mody radialne i dipolowe niestabilne s¡ tylko w zakresie z�stotliwo±i typu

1 2 3 4 5 6 7

-0.4

-0.2

0.0

0.2

0.4

  

 

frequency [cd-1]

 

 

η

 l=0
 l=1
 l=2

Rysunek 5.1: Mody osylaji (η ≥ 0 dla niestabilno±i) w modelu nierotuj¡ej gwiazdyhybrydowej 10M⊙, na i¡gu gªównym (w pobli»u TAMS). Model polizony jest przyu»yiu tabli OP A04 i metalizno±i Z = 0.02. Wykre±lone s¡ mody o stopniah: ℓ = 0(koªa), ℓ = 1 (kwadraty) i ℓ = 2 (trójk¡ty). Dodatkowo, pionowymi kreskami zaznazonoz�stotliwo±i kilku wybranów modów: radialnyh p1 i p2 (linie i¡gªe), dipolowyh p1, g1i g7 (linie przerywane), kwadrupolowyh g18 i g24 (linie kropkowane).
β Cep, powy»ej 5 d−1. Z kolei dla osylaji kwadrupolowyh wzbudzone s¡ jednoze±niemody typu SPB i β Cep. Na rysunku 5.1 zaznazone s¡ z�stotliwo±i (pionowe kreski)poddane dokªadniejszej analizie:

• ℓ = 0 (linia i¡gªa): fundamentalny fp1 = 5.190 d−1 (P = 0.193 d, η = 0.119) ipierwszy owerton fp2 = 6.706 d−1 (P = 0.149 d), η = −0.019;70
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5.1 Model gwiazdy hybrydowej
• ℓ = 1 (linia przerywana): fp1 = 5.291 d−1 (P = 0.189 d, η = 0.115), grawitayjnyniskiego rz�du typu β Cep fg1 = 2.652 d−1 (P = 0.377, η = −0.038) i grawitayjnywysokiego rz�du typu SPB fg7 = 0.837 d−1 (P = 1.195, η = −0.359);
• ℓ = 2 (linia kropkowana): grawitayjne wysokiego rz�du fg18 = 0.677 d−1 (P =

1.477 d, η = 0.097) i fg24 = 0.518 d−1 (P = 1.931 d, η = −0.038).Na rysunkah 5.2, 5.3 i 5.4 przedstawione s¡ przebiegi znormalizowanej pohodnej aªkipray dW/d log T wewn¡trz modelu gwiazdy hybrydowej o masie 10M⊙, log Teff = 4.334oraz logL = 3.955 (OP A04, Z = 0.02), kolejno dla modów radialnyh, dipolowyhi kwadrupolowyh. Dla ka»dego stopnia pulsaji rozwa»anyh modów przedstawione s¡zahowania absolutnyh warto±i wzgl�dnyh zmian i±nienia δp/p, w funkji temperatury
log T . Dodatkowo, na dolnyh panelah rysunków przedstawione s¡ przebiegi logarytmuskali termiznej log τth oraz logarytmy okresów badanyh modów osylaji. Spo±ród
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Rysunek 5.2: Przebiegi funkji dW/ logT oraz ABS(δp/p) dla wybranyh modów o stop-niah pulsaji ℓ = 0, wewn¡trz modelu gwiazdy hybrydowej o masie 10M⊙. Dolny panelprzedstawia skal� termizn¡ (log τth) i okresy dwóh modów radialnyh p1 i p2.osylaji radialnyh, tylko mod fundamentalny (p1) jest niestabilny. Dla obu modów p1 ip2 pohodna aªki pray ma warto±i dodatnie, której maksimum osi¡gane jest na nieoró»nyh gª�boko±iah w otoze: dla p1 przy log T = 5.351 oraz dla p2 przy log T = 5.336.Skala termizna w tyh warstwah jest wi�ksza od okresów pulsaji modów, odpowiednio
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5.1 Model gwiazdy hybrydowej
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Rysunek 5.3: Przebiegi funkji dW/ logT oraz ABS(δp/p) dla wybranyh modów o stop-niah pulsaji ℓ = 1, wewn¡trz modelu gwiazdy hybrydowej o masie 10M⊙. Dolny panelprzedstawia skal� termizn¡ (log τth) i okresy trzeh modów dipolowyh p1, g1 i g7.
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Rysunek 5.4: Przebiegi funkji dW/ logT oraz ABS(δp/p) dla wybranyh modów o stop-niah pulsaji ℓ = 2, wewn¡trz modelu gwiazdy hybrydowej o masie 10M⊙. Dolny panelprzedstawia skal� termizn¡ (log τth) i okresy dwóh modów kwadrupolowyh g18 i g24.72
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5.1 Model gwiazdy hybrydowej
τth = 0.811 d i 0.673 d. Jednak»e, zynnikiem deyduj¡ym o stabilno±i pierwszegoowertonu jest szybszy wzrost amplitudy δp/p w obszarze nap�dzania.Osylaje dipolowe wzbudzane s¡ tylko dla z�stotliwo±i typu β Cep, w tym przy-padku rozpatrywane na przykªadzie modu p1. Maksimum aªki pray wypada w tej samejwarstwie otozki o dla fundamentalnego modu radialnego. Podobne okresy pulsaji wporównaniu do skali termiznej jak i amplitudy δp/p powoduj¡, »e mod jest niestabilny.Wykre±lone dwa mody grawitayjne g1 (typu β Cep) i g7 (typu SPB) s¡ stabilne. Zmiany
dW/d logT dla obu modów w obszarze nap�dzania pulsaji (log T ∼ 5.3) wykazuj¡ tylkoniewielki wzrost warto±i znormalizowanej aªki pray. Jednak»e, we wn�trzu warto±itej aªki pray dla modu g1 ma du»e amplitudy, lez w tym obszarze zahodzi gªównietªumienie. W wewn�trznyh warstwah otozki i j¡dra konwektywnego zahodz¡ zmianyo znaznie wi�kszyh amplitudah, gdzie skonentrowana jest wi�ksza z�±¢ energii modu.Warunek skali termiznej jest speªniony, odpowiednio τth = 1.191 d (przy log T = 5.380)i 2.649 d (przy log T = 5.440). Czynnikiem deyduj¡ym o stabilno±i g1 i g7 s¡ niskieamplitudy δp/p, a w przypadku modu g7 w obszarze Z-bump wzgl�dne zmiany i±nienia s¡funkj¡ malej¡¡ ku powierzhni gwiazdy. Mod g1 jest modem o harakterze mieszanym,to znazy ehy modu g we wn�trzu oraz modu p w zewn�trznyh warstwah otozki. Modtaki podzas ewoluji na i¡gu gªównym zwi�ksza swoj¡ z�stotliwo±¢ a w pó¹niejszymetapie przyjmie w aªo±i ehy modu p poprzez tak zwany avoided rossing. Dziembowskiet al. (1993) wskazuj¡, »e wykryie modu g niskiego rz�du jest enne dla astrosejsmologii.Analiza sejsmologizna gwiazdy z wykorzystaniem modu g1 mo»e przekaza¢ informaj�o obszarze gradientu hemiznego i jednoze±nie dokªadniej oszaowa¢ przestrzeliwanie zkonwektywnego j¡dra.Dla osylaji kwadrupolowyh przedstawione jest zahowanie pohodnej aªki prayi funkji wªasnej na przykªadzie dwóh modów grawitayjnyh wysokiego rz�du, niesta-bilnego g18 oraz stabilnego g24. Stabilna osylaja g24 w obszarze Z-bump ma wi�ksz¡amplitud� δp/p, jednak»e okres modu (1.931 d) jest dªu»szy od lokalnej skali termiznej(przy log T = 5.380) wynosz¡ej τth = 0.811 d. Dla modu g18 zynnikiem deyduj¡ymo niestabilno±i jest równie» ni»sza warto±¢ skali termiznej 1.633 d (przy log T = 5.404),która jest wy»sza od okresu modu pulsaji wynosz¡ego 1.477 d.Porównane warto±i okresów modów osylaji i skal termiznyh podane s¡ dla odpo-wiedniego maksimum aªki pray. Jednak»e, zahowanie obu skal w pobli»u analizowanyhpoziomów, przy odpowiedniej amplitudzie δp/p, deyduje o warunku na wzbudzenie b¡d¹tªumienie pulsaji.Obszar Z-bump dla typowego modelu gwiazdy β Cep, nie jest bardzo rozlegªy orazznajduje si� w pªytkih warstwah otozki r/R ∼ 0.95. Obszar nap�dzania pulsaji Z-bump w przybli»eniu nale»y do zakresu temperatur log T = 5.2−5.5, o odpowiada okoªo
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5.2 Gwiazdy hybrydowezterem proentom rozpatrywanego promienia modelu, wynosz¡ego ∼ 6.83R⊙. W mo-delah o typowyh masah gwiazd SPB (hªodniejsze od gwiazd β Cep) obszar nap�dzaniapulsaji zlokalizowany jest w gª�bszyh warstwah otozki. Jak wspominane przy wyzna-zaniu domen niestabilno±i, spowodowane jest to zmian¡ stosunku L/M o wpªywa nawarunki wzbudzania modów i ih z�stotliwo±i. Odpowiednie warunki do wzbudzaniaobu typu pulsaji β Cep i SPB, speªnione s¡ jedynie w gwiazdah o odpowiednio wysokiejmasie (powy»ej ∼ 7M⊙) oraz znajduj¡yh si� we wzgl�dnie pó¹nej fazie ewoluji na i¡gugªównym (blisko TAMS). Im masywniejsza jest gwiazda (& 10M⊙) tym pó¹niejsze fazyewoluji s¡ koniezne dla wyst¡pienia osylaji hybrydowyh. Podane granie wyst�po-wania modeli hybrydowyh dotyz¡ osylaji najni»szyh stopni ℓ ≤ 2 dla tabli OP A04.Oblizenia teoretyzne niniejszej pray wskazuj¡ na du»¡ lizb� modeli hybrydowyh dla
Z = 0.020, do ih aªkowitego zaniku dla Z = 0.010 w modelah o masah z zakresu
10 − 30M⊙. Domeny pulsaji hybrydowyh w tym zakresie mas okre±lone s¡ gªównieosylajami stopnia ℓ = 3 lub wy»szyh.5.2 Gwiazdy hybrydowe5.2.1 Domeny niestabilno±i pulsaji hybrydowyhDziembowski and Pamyatnykh (1993) w swoih oblizeniah teoretyznyh pokazuj¡, »eosylaje hybrydowe typu βCephei i SPB mog¡ wyst�powa¢ w modelah gwiazdowyh,jedynie dla modów o stosunkowo wysokih stopniah pulsaji (ℓ > 6). Wyniki te autorzyuzyskali dla wzesnej wersji tabli OPAL, z tego powodu mody te wzbudzane s¡ tylko dlawysokih metalizno±i (Z = 0.03). Oblizenia Pamyatnykh (1999) z u»yiem nowszyhtabli OPAL oraz OP Seaton (1996) pokazuj¡, »e pulsaje hybrydowe równie» s¡ mo»liwedla stopni ªatwo wykrywalnyh w obserwajah fotometryznyh ℓ ≤ 2. Na lewym pa-nelu rysunku 5.5 przedstawione s¡ otrzymane domeny niestabilno±i OPAL dla mieszankiGN93 i Z = 0.02, w porównaniu z domenami OP wyznazonymi w niniejszej pray.Prawy panel przedstawia porównanie domen niestabilno±i dla tabli OP A04, dla trzehwarto±i metalizno±i 0.020, 0.015, 0.010. Otrzymane domeny OP A04 dla Z = 0.010zajmuj¡ podobny obszar diagramu HR jak wyniki dla OPAL GN93 i Z = 0.020. TablieOP z GN93 zahowuj¡ i¡gªo±¢ domen niestabilno±i dla pulsaji typu SPB przy przej-±iu do wy»szyh mas. Jednak»e, i¡gªo±¢ domen hybrydowyh zahowana jest tylko dlametalizno±i wy»szyh od okoªo 0.02. Zaktualizowane nieprzezrozysto±i OP (Seaton2005) wraz z now¡ mieszank¡ pierwiastków i�»kih A04 powoduj¡, »e ju» dla ni»szyhmetalizno±i zahowana jest i¡gªo±¢ domen pulsaji hybrydowyh. Porównanie domendla Z = 0.020 na obu panelah rysunku 5.5 jest efektem zastosowania ró»nyh miesza-nek pierwiastków hemiznyh GN93 i A04. Wyniki ze skªadem A04 wskazuj¡ na wi�ej74
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2. Lewy panel pokazuje efekt u»yia nowszyh nieprzezrozysto±i OP w porównaniuz domenami otrzymanymi z OPAL. Prawy panel przedstawia efekt zastosowania trzehró»nyh metalizno±i Z = 0.020 (linia i¡gªa), 0.015 (linia przerywana) oraz 0.010 (liniakropkowana) w oblizeniah z wykorzystaniem tabli OP A04.modeli ze wzbudzonymi osylajami hybrydowymi. Podobny wynik osi¡galny jest rów-nie» dla nowego skªadu hemiznego A09. Opisane wyniki dotyz¡ modów o najni»szyhstopniah pulsaji (ℓ = 0 − 2). Je±li uwzgl�dni¢ wy»sze stopnie pulsaji wówzas zakreswyst�powania osylaji hybrydowyh ulega znaznemu poszerzeniu, jak zaznazone w po-przedniej sekji. Domeny przedstawione s¡ na rysunku 5.6 dla stopni ℓ = 0 − 6 i trzehmetalizno±i Z = 0.020, 0.015 i 0.010. Niezale»nie od uwzgl�dnionyh stopni ℓ w wykre-±lanyh domenah niestabilno±i, oblizenia teoretyzne wskazuj¡ na do±¢ lizn¡ populaj�gwiazd hybrydowyh w szerokim zakresie mas od okoªo 7M⊙ do 40M⊙.5.2.2 Znane gwiazdy hybrydoweDeCat et al. (2007) wskazuj¡ na siedem gwiazd obu typów β Cep i SPB jako list� poten-jalnyh kandydatek na obiekty hybrydowe. Jednak»e, z listy podanyh obiektów tylkodla trzeh potwierdzony jest hybrydowy harakter pulsaji: 12 La (Handler et al. 2006),
ν Eri (Jerzykiewiz et al. 2005) i γ Peg (Handler et al. 2009). Dla pozostaªyh zterehgwiazd znalezione pulsaje przez De Cat et al. s¡ niepotwierdzone. Obserwayjne pozyjena diagramie HR dla tyh gwiazd przedstawione s¡ na rysunku 5.7 w porównaniu z do-75
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5.2 Gwiazdy hybrydowemenami niestabilno±i hybrydowyh dla OP A04 i Z = 0.015, dla niskih stopni pulsaji
ℓ = 0− 2 i wy»szyh ℓ = 0− 6. Wykre±lone pozyje gwiazd wraz z bª�dami oparte s¡ nakilku ¹ródªah: 12La i ν Eri (Dziembowski and Pamyatnykh 2008), γ Peg na podstawiekalibraji niniejszej pray oraz pozostaªe gwiazdy z Handler (2009). Poni»ej, przedsta-wiony jest szzegóªowy opis gwiazd, któryh przynale»no±¢ do hybryd typu β Cep/SPBjest w¡tpliwa. Dodatkowo, w dalszej z�±i wª¡zone s¡ wyniki z satelity Kepler, wskazu-j¡e na siedem nowo odkrytyh gwiazd hybrydowyh.HD13745Dla gwiazdy typu O9.7 II, DeCat et al. (2007) wykrywa ztery z�stotliwo±i osylaji napodstawie danyh z teleskopu MERCATOR:f1 = 1.134 d−1, f2 = 2.644 d−1, f3 = 0.681d−1 i f4 = 8.185 d−1. �adna z otrzymanyh osylaji nie pokrywa si� z wze±niej zna-lezionymi, 2.22 d−1 (Hill 1967) oraz 11.45 d−1 (Koen and Eyer 2002). Na podstawieztereh z�stotliwo±i, trzeh typu SPB i jednej typu β Cep, autorzy klasy�kuj¡ gwiazd�jako hybrydow¡. Pozyja gwiazdy nie pokrywa si� z wykorzystan¡ przez autorów siatk¡modeli oraz brak jest identy�kaji modów osylaji. Wyniki Handler (2009), równie» ko-rzystaj¡ z naziemnyh obserwaji o 4-krotnie obszerniejszej bazie danyh, nie wskazuj¡na »adne z wspomnianyh z�stotliwo±i na dobrym poziomie stosunku sygnaªu do szumu(S/N ≥ 4). Jedyn¡ wykryt¡ zmienno±i¡ jest z�stotliwo±¢ 0.3071 d−1. Je±li przyj¡¢, »ewykryta z�stotliwo±¢ spowodowana jest rotaj¡, to otrzymana pr�dko±¢ vrot = 295± 110kms−1, pozostaje w zgodzie z poprzednimi oszaowaniami Hill (1967) (260 kms−1). Mo-dele zgodne z pozyj¡ gwiazdy na HR maj¡ niestabilne tylko mody typu β Cep (radialne inieradialne). Istnienie modów g w tej fazie ekspansji post-MS dla tak masywnyh i jasnyhobiektów (∼ 20M⊙) mo»liwe jest w szzególnyh okolizno±iah, dotyz¡yh istnieniakonwektywnej warstwy pal¡ej wodór, która zapobiega przenikaniu modu g do wn�trzj¡dra promienistego i jego tªumieniu (Saio et al. 2006). Inn¡ mo»liwo±i¡ jest powstaniegradientu skªadu hemiznego wokóª j¡dra helowego tworz¡ego barier� dla propagajimodu g do wn�trza j¡dra (Ostrowski et al. 2012).53ArietisDo±¢ nietypowy obiekt jak na hybryd�, sklasy�kowany jako gwiazda uiekaj¡a z asojajiOriona (IOri) przez Blaauw (1956), o typie widmowym B1.5 V. Analiza zmian jasno±iwykonana przez Sterken (1988) nie wykazuje jakihkolwiek osylaji. DeCat et al. (2007)znajduj¡ w swoih danyh obserwayjnyh trzy z�stotliwo±i: f1 = 1.327 d−1, f2 = 6.500d−1 oraz f3 = 4.366 d−1. Cz�stotliwo±¢ f2 pokrywa si� z poprzednimi wynikami, mi�dzyinnymi Bondal (1967), które byªy argumentem do klasy�kaji jako gwiazdy typu β Cep.Modele na podstawie szaowanej pozyji na diagramie HR nie przewiduj¡ z�stotliwo-±i tak niskiej jak f1, któr¡ trudno równie» przypisa¢ wynikowi niskiej pr�dko±i rotaji77
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5.2 Gwiazdy hybrydowe
v sin i = 5 kms−1 (Abt et al. 2002). Handler (2009) nie potwierdza »adnyh z powy»szyhz�stotliwo±i, pomimo znaz¡o wi�kszej lizby danyh obserwayjnyh. Z analizy krzy-wyh jasno±i znalezione s¡ dwie z�stotliwo±i: f1 = 2.0017 d−1 oraz f2 = 0.3796 d−1.Ró»nie w detekji w porównaniu z DeCat et al., autor przypisuje ró»nym kryteriom wy-boru minimalnego stosunku S/N , powy»ej którego zmienno±¢ uznawana jest za pulsaj�gwiazdy. Argument ten dotyzy równie» detekji z�stotliwo±i dla poprzedniej gwiazdy(HD13745).53PsiumTej gwie¹dzie z numerem HD3379, przypisuje si� typ widmowy B2.5 IV. Le Contel et al.(2001) klasy�kuje j¡ jako wolno pulsuj¡¡ typu B na podstawie wykrytyh trzeh z�sto-tliwo±i o niskiej amplitudzie 1.81 1.22 oraz 1.57 d−1, gdzie ostatnia jest bliska graniydetekji. Autorzy podaj¡ jeszze jedn¡ z�stotliwo±¢ 0.11 d−1, lez pozostaje ona w¡t-pliwa z powodu podobnego okresu trwania obserwaji. Poza tym, pulsaje o tak niskihz�stotliwo±iah nie s¡ wzbudzane w modelah o masah ∼ 6M⊙, zgodnyh z pozyj¡gwiazdy na HR. DeCat et al. (2007) potwierdza marginalnie dwie z�stotliwo±i f1 = 1.820d−1 oraz f2 = 1.594 d−1, identy�kuj¡ oba mody jako ℓ ≥ 2 i podaj¡ mo»liwo±¢ ihprzynale»no±i do skªadników rozszzepionyh rotayjnie.Rozbie»no±¢ pozyji dla powy»szyh gwiazd na diagramie HR z domen¡ pulsaji hy-brydowyh dla ℓ = 0−2, wskazuje na brak tego typu zmienno±i. Wynik ten potwierdzonyjest tak»e zakresem obserwowanyh pulsaji na diagramie okres - temperatura (rysunek5.8). Wyj¡tkiem jest gwiazda HD13745, której bardzo wysoka pr�dko±¢ rotaji tªuma-zyªaby pozyj� na diagramie HR jak równie» na diagramie P − log Teff . Pr�dko±i rz�dukilkudziesi�iu kms−1 powoduj¡ du»e rozszzepienie z�stotliwo±i modów nieradialnyh.Rotaja zwi�ksza ilo±¢ skªadników pojedynzej pulsaji (multiplety) zale»nie od stopnia
ℓ. Dziembowski et al. (1993) pokazuj¡, »e rozszzepienia z�stotliwo±i pulsaji w mul-tipletah mo»e si�ga¢ nawet 0.1 d−1 przy vrot = 30 kms−1. Powoduje to poszerzeniezakresu wzbudzanyh pulsaji, o mo»e by¢ wytªumazeniem dla osylaji HD13745. Je-dynie pozyje 12La, ν Eri i γ Peg na diagramie HR i okres - temperatura, potwierdzaj¡hybrydowy harakter pulsaji tyh gwiazd.Hybrydy Kepler'aJednym z elów misji satelity Kepler jest obserwaja gwiazd w poszukiwaniu pulsaji,mi�dzy innymi zmienno±¢ gor¡yh gwiazd typu B. W wyniku tego znalezionyh jest sie-dem nowyh gwiazd, któryh analiza wskazuje na osylaje hybrydowe typu β Cep/SPB.Hybrydy Balona et al. (2011) wykazuj¡ du»¡ ilo±¢ pulsaji w badanym zakresie z�stotli-wo±i 0−25 d−1. Du»a z�±¢ znalezionyh osylaji to z�stotliwo±i poni»ej 3 d−1, które79
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5.2 Gwiazdy hybrydoweprzypisuje si� modom grawitayjnym wysokiego rz�du. Na podstawie kalibraji tempe-ratur z fotometrii oraz jasno±i wyznazonej empiryznie, podanyh w pray, wykre±lones¡ pozyje gwiazd na diagramie HR. Pozyje tyh gwiazd zaznazone s¡ na rysunku 5.9,w porównaniu z domenami pulsaji hybrydowyh dla Z = 0.015 (OP A04). Poza jedn¡,pozyje gwiazd skupiaj¡ si� wewn¡trz domeny dla ni»szyh stopni pulsaji ℓ ≤ 2. Jestto obszar, w którym przewidywane s¡ tak»e osylaje wy»szyh stopni. Ze wzgl�du nadokªadne pomiary satelitarne, mo»liwe »e zaobserwowane s¡ pulsaje wy»szego stopnia(ℓ > 3). Pozyje i pulsaje sze±iu gwiazd mo»na wytªumazy¢ domenami niestabilno±idla Z ∼ 0.015, wzgl�dnie bliskih sªoneznej metalizno±i. Jednak»e, dla obiektu wypa-daj¡ego poza granie domen, hybrydowe pulsaje w tym obszarze mas wzbudzane mog¡by¢ jedynie dla Z > 0.02.
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5.2 Gwiazdy hybrydowe5.2.3 Gwiazdy ASASW ramah trzeiej fazy All Sky Automated Survey, ASAS-3 (Pojmanski 1997, 2000; Poj-manski et al. 2005) prowadzone byªy obserwaje fotometryzne (w �ltrze V ) gwiazd typu
β Cep. Praa Pigulski and Pojma«ski (2008) przedstawia wyniki analizy krzywyh jasno-±i znajduj¡ 103 nowe gwiazdy typu β Cep, któryh znaz¡a wi�kszo±¢ z�stotliwo±ipulsaji to warto±i powy»ej 4 d−1. Pi�¢ obiektów maj¡ z�stotliwo±i znaz¡o ni»szeod pozostaªyh gwiazd (< 2.3 d−1). Informaje o ih osylajah zebrane s¡ w tabeli 5.1,natomiast widma pulsaji w funkji z�stotliwo±i przedstawione na rysunku 5.10. Podanetypy widmowe w tabeli oparte s¡ na bazie danyh SIMBAD. Pomi�dzy parami znale-Tablia 5.1: Charakterystyka pulsaji pi�iu gwiazd typu β Cep, znalezionyh w próbeASAS-3 (Pigulski and Pojma«ski 2008). Podane temperatury efektywne oszaowane s¡na podstawie wspóªzynnika c1 z fotometrii Strömgren'a, skalibrowanego na modelahatmosfer Castelli and Kuruz (2006).HD Sp fi [d−1℄ P [d℄ Ai [mmag℄ Teff [K℄99205 B1 III 3.82254 0.2616 18.1 ∼ 23 0001.24684 0.8020 5.7101794 B0.5 V (Be) 4.45140 0.2247 14.6 ∼ 22 0001.8395 0.5436 11.2116827 B2/5 V (Be) 2.21158 0.4522 12.5 �4.45852 0.2243 10.4117357 O9.5/B0 V (Be) 2.08106 0.4805 8.8 ∼ 45 0006.53990 0.1529 6.2122831 B1 III 5.00803 0.1997 14.9 ∼ 24 0001.82715 0.5473 4.9zionyh pulsaji wyst�puje wyra¹na separaja w z�stotliwo±i, powy»ej i poni»ej 3 d−1.Temperatura efektywna jest przybli»onym oszaowaniem tylko na podstawie niepozer-wienionego zynnika c1 (fotometria Strömgrena) i skalibrowanego na modelah atmosferCastelli and Kuruz (2006), podobnie jak w metodzie u»ytej dla katalogu gwiazd typu
β Cep w poprzednim rozdziale. Dla podanyh gwiazd dane fotometryzne w kataloguGCPD s¡ niepeªne, a dla gwiazdy HD116827 brak danyh. Na podstawie uzyskanyhtemperatur wykre±lone s¡ pozyje gwiazd na diagramie okres - temperatura na rysunku5.11. Obserwowane okresy powy»ej 0.45 d dla wyznazonyh temperatur nie mo»na za-lizy¢ jednoznaznie do typu SPB. Oszaowania temperatury dla HD117357 wypadaj¡poza obszar oblize« teoretyznyh niniejszej pray, to znazy powy»ej mas modeli 40M⊙.82
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5.2 Gwiazdy hybrydoweatnykh (1999), które równie» jak niniejsza praa nie uwzgl�dnia wiatru gwiazdowego wmodelah. Dla gwiazd gor�tszyh od O9 mo»e to powodowa¢ stabilizaj� pulsaji. Zewzgl�du na wyst�powanie gwiazd Be w obszarze domen pulsaji β Cep i SPB, obserwo-wane w widmah zmiany pro�li linii przypisywane s¡ nieradialnym pulsajom, np. Porterand Rivinius (2003). Gwiazdy Be wi¡zane s¡ tak»e ze zmienno±i¡ typu λEri zyli krótko-okresowe zmienno±i pro�li linii widmowyh, efekty przypisywane rotaji, np. Balona andJames (2002).5.2.4 Hybrydy w gromadahSaesen et al. (2010b) w otwartyh gromadah NGC6910 i χPersei sklasy�kowali okoªo20 gwiazd typu β Cep zakªadaj¡, »e obserwowane osylaje maj¡ okresy krótsze od 0.3dnia. Poni»sze wyniki uwzgl�dniaj¡ tylko wybrane obiekty, dla któryh dost�pne s¡ danefotometryzne w katalogu GCPD. W±ród gwiazd sklasy�kowanyh podanym warunkiemznajduj¡ si� dodatkowo obiekty posiadaj¡e wy»sze okresy pulsaji, > 0.3 d, wskazuj¡ena mody grawitayjne wysokiego rz�du. Dla kilkunastu gwiazd z obu gromad dokonanokalibraji temperatury i jasno±i, a otrzymane warto±i porównywane s¡ z teoretyznymidomenami niestabilno±i. Wyniki jak i nazewnitwo gwiazd oparte s¡ gªównie na bazie da-nyh WEBDA prowadzonej przez Instytut Astronomii Uniwersytetu Wiede«skiego, orazpray doktorskiej Saesen (2009). Opis tyh gwiazd przedstawiony jest tak»e w pray Sa-esen et al. (2010a), któryh dane s¡ dost�pne poprzez baz� SIMBAD. W sekji tej podj�tes¡ próby oszaowania metalizno±i dla obu gromad i rozpatrzenie mo»liwo±i wyst�po-wania znalezionyh hybrydowyh pulsaji.Gromada NGC6910W gromadzie tej sklasy�kowanyh jest 9 gwiazd typu β Cep, z któryh trzy wykazuj¡okresy osylaji wy»sze od 0.3 dnia (≡ 3.33 d−1). Dane fotometryzne w systemieStrömgren'a i Johnson'a dla siedmiu gwiazd pobrane s¡ z katalogu GCPD i przedsta-wione w tabeli 5.2. Kalibraja temperatury efektywnej dokonana jest metod¡ opisan¡ dlakatalogu gwiazd typu β Cep, na identyznej siate modeli atmosfer Castelli and Kuruz(2006). Odhylenie standardowe w temperaturze wyznazone jest równie» na podstawieprzyj�tego bª�du indeksu c1. Oszaowania jasno±i logL/L⊙ otrzymane s¡ na podstawieodlegªo±i do gromady wynosz¡ej d = 1139 p, o odpowiada paralaksie trygonometryz-nej π = 0.878 ± 0.176 mas (milisekund ªuku). Ze wzgl�du, »e badane obiekty nale»¡ dojednej gromady, paralaksa ta przyj�ta jest jednakowej dla wszystkih gwiazd. Jednak»e,podany bª¡d nie jest wynikiem obserwayjnym lez zaªo»onym ad ho, jako 20% warto±i
π. Wyniki kalibraji siedmiu wybranyh gwiazd przedstawione s¡ w tabeli 5.3. Spo±ródtyh obiektów tylko trzy z�stotliwo±i pulsaji maj¡ warto±i poni»ej 3 d−1 (14, 27 i 36),85



5.2 Gwiazdy hybrydoweTablia 5.2: Dane fotometryzne dla wybranyh 7 gwiazd typu β Cep w systemie John-son'a i Strömgren'a.ID V B − V b− y m1 c1 βNGC6910 14 10.381 0.825 0.670 -0.160 0.110 2.612NGC6910 18 10.790 0.750 0.600 -0.110 0.140 2.636NGC6910 27 11.770 1.050 0.820 -0.180 0.170 2.625NGC6910 41 12.795 1.010 0.750 -0.140 0.290 2.680NGC6910 34 12.670 0.870 0.670 -0.120 0.310 2.659NGC6910 38 12.990 0.810 0.640 -0.120 0.380 2.662NGC6910 36 13.020 0.770 0.610 -0.130 0.420 2.692w zakresie modów g, widma osylaji przedstawione s¡ na rysunku 5.12. Zakªadaj¡, »egwiazdy w gromadzie s¡ tego samego wieku, prostym wytªumazeniem obserwowanyhwidm osylaji s¡ ró»ne masy obiektów i ih etapy ewoluji. Rysunek z widmami osylajiprzedstawia posortowane gwiazdy od najja±niejszej do najsªabszej wedªug jasno±i V , oodpowiada równie» i¡gowi malej¡yh mas. Na rysunku 5.13 przedstawione s¡ pozyjegwiazd na diagramie HR, i wykre±lon¡ izohron¡ wieku 6 ± 2 Myrs, wedªug oszaowa«Koªazkowski et al. (2004). Bª¡d wieku gromady zaznazony jest obszarem kreskowanym.Wyniki kalibraji porównane s¡ z domenami niestabilno±i dla dwóh warto±i metalizno-±i Z = 0.015 i 0.020. Gwiazdy oznazane 14 i 27 nale»¡ do najja±niejszyh na diagramieHR i znajduj¡ si� w obszarze osylaji wy»szego stopnia ℓ > 3 modów typu SPB. Je-dynie modele z masami ∼ 10 − 14M⊙ na wzesnym etapie ewoluji na i¡gu gªównym,przewiduj¡ niestabilne z�stotliwo±i < 2 d−1. Porównuj¡ poªo»enie gwiazd i przebiegizohrony wieku 6 Myrs na rysunku 5.13, dobre dopasowanie otrzymuje si� dla metaliz-no±i Z = 0.015 lub ni»szyh. W bazie danyh WEBDA brak informaji o zawarto±ipierwiastków i�»kih w gromadzie. Uzyskane wyniki w niniejszej pray wskazuj¡, »emetalizno±¢ mo»e by¢ porównywalna ze sªonezn¡ Asplund et al. (2009) (Z = 0.0134).Posortowane widma osylaji pokazuj¡ grupowanie si� z�stotliwo±i pulsaji: > 6d−1, 3 − 6 d−1 i < 3 d−1. Masy modeli wybranyh na podstawie pozyji gwiazd nadiagramie HR nie tªumaz¡ wszystkih obserwowanyh pulsaji. Szzególnie problema-tyzne s¡ pulsaje < 3 d−1. Modele gwiazd 36 (∼ 5M⊙), 27 (∼ 10M⊙) i 14 (∼ 14M⊙),nie maj¡ wzbudzonyh modów g wysokiego rz�du na wzgl�dnie wzesnyh etapah ewo-luji na i¡gu gªównym. Wynik ten niezale»ny jest od stopni pulsaji uwzgl�dnionyh woblizeniah, dla ℓ = 1 − 6. Wyst�powanie obserwowanyh separaji modów pulsaji do-brze zgadza si� z modelami na ZAMS, jednak»e mody g podzas ewoluji zmieniaj¡ swoj¡z�stotliwo±¢ i ewentualnie zamieniaj¡ si� w mody mieszane poprzez avoided rossing.86



5.2 Gwiazdy hybrydoweMod taki posiada ehy grawitayjne we wn�trzu oraz akustyzne w otoze. Dla modeligwiazd 27 i 14 wytªumazeniem obserwowanyh pulsaji mo»e by¢ pó¹niejszy etap ewo-luji MS. Z kolei, dla gwiazdy 36 model ∼ 5M⊙ nie przewiduje tak niskiej z�stotliwo±ipulsaji (∼ 0.4 d−1). Dla niektóryh badanyh gwiazd wyst�puje bardzo du»a separajapomi�dzy obserwowanymi pulsajami. Mo»liwym wytªumazeniem tej ehy jest szybkarotaja gwiazdowa, podobnie jak dla gwiazd ASAS w poprzedniej sekji, obserwowane s¡rozszzepione skªadniki z�stotliwo±i modów wsteznyh i post�powyh. Jednak»e, brakjest danyh o rotaji dla siedmiu gwiazd z gromady NGC6910.

1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13

1

10

A
V
 [

m
m

ag
]

NGC6910 36

 

ν [c/d]

1

10
NGC6910 38

 

1

10
NGC6910 34

 

1

10
NGC6910 41

 

1

10
NGC6910 27

 

1

10
NGC6910 18

 

1

10

 

NGC6910 14

 

Rysunek 5.12: Widma osylaji siedmiu badanyh gwiazd typu β Cep z otwartej gromadyNGC6910, uªo»onyh wedªug malej¡ej jasno±i wizualnej. Amplitudy osylaji podanewedªug Saesen et al. (2010b) i Koªazkowski et al. (2004).
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Rysunek 5.13: Pozyje badanyh gwiazd na diagramie HR z gromady NGC6910, w po-równaniu z domenami pulsaji typu β Cep (ℓ = 0 − 2) i SPB (ℓ = 1 − 6). Jasno±iotrzymane z paralaksy trygonometryznej. 88

Chapter4/Chapter4Figs/EPS/NGC6910z015pi.eps
Chapter4/Chapter4Figs/EPS/NGC6910z020pi.eps


5.2Gwiazdyhybrydowe

Tablia 5.3: Wyniki kalibraji dla 7 gwiazd zmiennyh typu β Cep z gromady NGC6910. Podana jasno±¢ Mbol wyznazona jest zparalaksy, na podstawie odlegªo±i do gromady d = 1139 p.ID (B − V )0 E(B−V ) AV V0 log g δ log g Teff log T δ log T BC Mbol logL δ logLNGC6910 14 -0.245 1.070 3.338 7.043 4.298 0.053 26834 4.4287 0.0086 -2.789 -6.029 4.311 0.196NGC6910 18 -0.231 1.056 3.296 7.494 4.498 0.049 24840 4.3951 0.0071 -2.614 -5.403 4.061 0.193NGC6910 27 -0.234 1.059 3.305 8.465 4.364 0.051 25310 4.4033 0.0076 -2.654 -4.471 3.689 0.193NGC6910 41 -0.193 1.018 3.177 9.618 4.625 0.038 20500 4.3117 0.0052 -2.141 -2.806 3.022 0.189NGC6910 34 -0.195 1.020 3.184 9.486 4.198 0.034 19800 4.2967 0.0053 -2.044 -2.841 3.036 0.189NGC6910 38 -0.182 1.007 3.142 9.848 3.978 0.062 18086 4.2573 0.0057 -1.810 -2.245 2.798 0.190NGC6910 36 -0.152 0.977 3.048 9.972 4.226 0.031 16959 4.2294 0.0042 -1.504 -1.815 2.626 0.18689



5.2 Gwiazdy hybrydoweGromada χPerseiW gromadzie χPer (NGC884) sklasy�kowanyh jest 11 gwiazd typu β Cep. Wykorzystu-j¡ dane fotometryzne systemu Geneva, Saesen (2009) dokonuje kalibraji temperaturyefektywnej i jasno±i logL, której wyniki przedstawione s¡ w tabeli 5.4. Kalibraja ja-sno±i przeprowadzona jest na podstawie odlegªo±i do gromady d = 2200 p. Tabela 5.4zawiera wyniki tylko dla wybranyh obiektów, dla któryh pozyje gwiazd na diagramieHR porównane s¡ z teoretyznymi domenami niestabilno±i pulsaji typu β Cep i SPB narysunku 5.14. Domeny polizone s¡ z u»yiem tabli OP A04 i dla dwóh metalizno±i
Z = 0.020 i 0.015, jednoze±nie z domenami modów typu SPB dla ℓ = 3 − 6. Spo±ródTablia 5.4: Wyniki Saesen (2009) dla 8 gwiazd typu β Cep z gromady otwartej χPer napodstawie. ID Teff δTeff log T δ log T logL δ logL2299 27500 4700 4.439 0.171 4.68 0.252444 23100 2600 4.364 0.113 4.36 0.182488 25200 2300 4.401 0.091 4.24 0.172246 24400 2100 4.387 0.086 4.24 0.172572 23000 2200 4.362 0.096 4.15 0.182520 22300 2700 4.338 0.121 3.89 0.192114 21400 2400 4.230 0.141 3.69 0.162185 17000 2100 4.265 0.114 3.50 0.19o±miu gwiazd tylko trzy wykazuj¡ osylaje grawitayjne wysokiego rz�du, obiekty ozna-zone jako 2299, 2114 i 2185, któryh widma osylaji przedstawione s¡ na rysunku 5.15.Wykryta z�stotliwo±¢ pulsaji w 2299 (∼ 3.2 d−1) znajduje si� blisko przyj�tej graniy3.33 d−1, oddzielaj¡ej typ β Cep od typu SPB. Wedªug takiej zale»no±i obiekt ten zali-zy¢ nale»y do typu SPB. Jasno±¢ (logL) 2299 na diagramie HR umieszza gwiazd� pozadomeny pulsaji ℓ ≤ 2, ho¢ marginalnie w graniah bª�dów podanyh przez autork�.Bardzo du»e bª�dy w log Teff s¡ wynikiem uwzgl�dnienia rozbie»no±i wyznaze« z kilku¹ródeª. Osiem obiektów wykazuje du»y rozrzut w porównaniu z izohron¡ wieku gromady,szaowanego przez Currie et al. (2010) na 14 Myrs. W wyniku uwzgl�dniony jest bª¡d adho ±3 Myrs (okoªo 20-o%), nie podany w oryginalnej pray.Kalibraja temperatury efektywnej dla o±miu obiektów z gromady χPer wykonanajest na podstawie danyh systemu Geneva z katalogu GCPD. Zastosowana jest podobnametodyka jak przy kalibraji gwiazd typu SPB w poprzednim rozdziale, a wykorzystanedane fotometryzne zebrane s¡ w tabeli 5.5. S¡ to zredukowane indeksy fotometryzne,tzn. wzgl�dem pasma B. Oszaowania temperatury i grawitaji wykonane s¡ na pod-90
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Rysunek 5.14: Obserwowane pozyje gwiazd z gromady χPer wedªug Saesen (2009), nadiagramie HR w porównaniu z domenami niestabilno±i typu β Cep (ℓ = 0 − 2) i SPB(ℓ = 1− 6). 91

Chapter4/Chapter4Figs/EPS/NGC884z015.eps
Chapter4/Chapter4Figs/EPS/NGC884z020.eps


5.2 Gwiazdy hybrydowe

1 2 3 4 5 6 7 8 9

1

10

A
V
 [

m
m

ag
]

χ Per 2185

 

ν [c/d]

1

10
χ Per 2520

 

1

10
χ Per 2572

 

1

10
χ Per 2246

 

1

10
χ Per 2488

 

1

10
χ Per 2444

 

1

10

 

χ Per 2299

 

1

10
χ Per 2114

 

Rysunek 5.15: Shematyzne widma osylaji dla 8 gwiazd typu β Cep z gromady χPer,uªo»onyh wedªug malej¡ej jasno±i wizualnej. Amplitudy podane s¡ zgodnie z Saesen(2009).
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5.2 Gwiazdy hybrydoweTablia 5.5: Dane fotometryzne dla wybranyh 8 gwiazd typu β Cep z gromady χPer,w systemie Johnson'a (VJ) i Geneva (U, V,B1, B2, V1, G).ID VJ U V B1 B2 V1 G2299 9.076 0.668 0.633 0.854 1.503 1.348 1.7372444 9.510 0.701 0.605 0.864 1.502 1.324 1.6992488 9.919 0.646 0.668 0.851 1.506 1.380 1.7692246 9.940 0.688 0.627 0.858 1.505 1.345 1.7292572 10.024 0.753 0.589 0.863 1.490 1.305 1.6802520 10.622 0.844 0.440 0.889 1.464 1.163 1.4962114 10.949 0.803 0.597 0.869 1.485 1.321 1.6992185 10.950 0.970 0.614 0.879 1.490 1.327 1.717stawie niezale»nyh od pozerwienienia parametrów [X, Y ], zde�niowanyh zale»no±iami4.13 i 4.14 (strona 61). Warto±¢ X u»ywana jest do wyznazenia temperatury efektywneji poprawki bolometryznej na podstawie wzorów podanyh przez Cramer (1984):
log Teff = 4.586− 1.038X + 1.094X2 − 0.646X3 + 0.139X4

BC = −3.439 + 4.978X − 4.966X2 + 3.067X3 − 0.702X4. (5.1)Niepozerwienione wska¹niki barwy w systemie Geneva [B−V ]0 wylizone s¡ ze znanyh
[X, Y ] na siate modeli Cramer (1982), korzystaj¡ z podanego wzoru empiryznego:

[B − V ]0 = −1.3431 + 0.3227X − 0.24 Y + 0.3371XY − 0.1582X2 − 1.6294 Y 2

= +1.1422XY 2 − 0.4078X2Y + 0.0638X3 + 5.4104 Y 3. (5.2)Ekstynkja lizona wedªug zale»no±i AV = 2.75 ·E[B−V ] uwzgl�dniona jest w jasno±i VJ(Johnson'a). Na podstawie otrzymanej temperatury wykonane s¡ oszaowania grawitajiefektywnej, dla której wyznaznikiem jest parametr Y . Oblizenia przeprowadzone s¡ nasiate modeli (Teff − [X, Y ]) oraz z empiryznej zale»no±i wyznazona jasno±¢ absolutna
MV (X, Y ) wedªug Cramer (1999):
MV = −3.7528− 21.0189 Y − 161.413 Y 2 + 5.2076X − 2.5839XY + 138.153XY 2

= −2.8463X2 + 13.248X2Y − 29.8913X2Y 2 + 2.9365X3

= −4.051X3Y − 1.2997X4. (5.3)Uzyskane temperatury, grawitaje efektywne oraz jasno±i podane s¡ w tabeli 5.6 i ozna-zone s¡ indeksami a,b. Poprawka bolometryzna otrzymana jest z modeli atmosfer Ca-stelli (1999), polizonyh dla indeksów fotometrii Johnson'a. Otrzymane pozyje gwiazd93



5.2 Gwiazdy hybrydowewzgl�dem domen niestabilno±i β Cep i SPB podane s¡ na rysunku 5.16. Dla warto±itemperatury efektywnej log Teff i jasno±i logL przyj�te s¡ staªe odhylenia dla wszystkihobiektów, odpowiednio ±0.05 i ±0.1. Porównuj¡ warto±i jasno±i z tabeli 5.4 z wyni-kami w tabeli 5.6 (kolumna logLa), poza dwoma wyj¡tkami (obiekty 2299 i 2520) wynikizgadzaj¡ si� w graniy bª�du 1σ. Dla wi�kszo±i gwiazd, empiryznie otrzymane warto±i
MV produkuj¡ statystyznie wy»sze jasno±i logL.Dane WEBDA i praa Saesen (2009) bazuj¡ na ró»nyh odlegªo±iah do gromady
χPer, odpowiednio 2345 p i 2200 p. Porównane s¡ zatem kalibraje dla tyh dwóhodlegªo±i, o nast�puj¡yh paralaksah: πWEBDA = 0.455±0.091 i πSaesen = 0.426±0.085[mas℄. Jasno±i dla obu paralaks oznazone s¡ w tabeli 5.6, odpowiednio indeksami e i
d. Bª�dy paralaks przyj�te s¡ ad ho, jako 20% warto±i π. Na rysunku 5.17 zaznazones¡ obserwowane pozyje gwiazd, dla któryh jasno±¢ absolutna lizona jest na podstawieodlegªo±i d = 2345 p. Standardowe odhylenie w temperaturze przyj�te jest jak powy»ej,natomiast δ logL jest wynikiem bª�du paralaksy. Za wyj¡tkiem gwiazdy 2520, jasno±i
logLe

π s¡ wy»sze od jasno±i fotometryznyh logLa i zgodne z bª�dem 1σ. Jasno±¢ zparalaksy dla 2299 jest wy»sza i wypadaj¡a poza podany bª¡d. Ró»nie w jasno±iah
logLd

π (dla d = 2200 p) oraz z wynikami Saesen (2009) (tabela 5.4) mo»na przypisa¢zastosowaniu innej metodyki przy szaowaniu ekstynkji mi�dzygwiazdowej, jak i u»ytejprzez autork� kalibraji poprawki bolometryznej wedªug Flower (1996). Pozyje gwiazd,o pulsajah typu SPB (2299, 2114), na diagramie HR dobrze zgadzaj¡ sie z obszaremwyst�powania osylaji hybrydowyh typu β Cep/SPB dla podanyh metalizno±i Z =

0.020 i 0.015. Dla obiektu 2185 o najni»szej jasno±i i temperaturze efektywnej pozyjana HR zgadza si� tylko w graniah bª�du temperatury. Na podstawie izohron dladwóh metalizno±i trudno jest jednoznaznie okre±li¢ metalizno±¢ gromad χPer. Dobredopasowanie izohrony i domeny pulsaji hybrydowyh (ℓ = 0− 6) dla wi�kszo±i gwiazd(poza 2185) mo»na uzyska¢ równie» dla Z = 0.01.Przedstawione oblizenia teoretyzne nie uwzgl�dniaj¡ rotaji w modelah ewoluyj-nyh. Gromada otwarta χPer nale»y do gromady podwójnej, której drugim skªadnikiemjest hPer. Obie te gromady posiadaj¡ du»o masywnyh gwiazd typu B i Be. Marsh et al.(2010) pokazuj¡ dla gwiazd Be, »e wykazuj¡ one zwykle bardzo du»e pr�dko±i rotaji
v sin i przekrazaj¡e nawet 300 kms−1. Równie» w przypadku badanyh o±miu gwiazdpr�dko±i rotaji s¡ wysokie: od 100 kms−1 dla 2246 do 194 kms−1 dla 2185 Strom et al.(2005); Huang and Gies (2006). Uwzgl�dnienie pr�dko±i rotaji w modelah ewoluyj-nyh spowoduje poszerzenie grani domeny niestabilno±i, przesuni�iu linii TAMS kuni»szym temperaturom. Jak pokazuje Pamyatnykh (1999) przy u»yiu tabli OP GN93 ipr�dko±i poz¡tkowej (na ZAMS) 150 kms−1 jest to niewielki efekt. Podzas ewoluji nai¡gu gªównym dla mas ∼ 10− 20M⊙ pr�dko±¢ rotaji na powierzhni maleje o okoªo 20kms−1. Autor pokazuje tak»e, »e poszerzenie i¡gu gªównego uzyskuje si� poprzez wy»sz¡94



5.2 Gwiazdy hybrydowe

4.6 4.5 4.4 4.3 4.2 4.1 4.0

2.0

2.5

3.0

3.5

4.0

4.5

5.0

5.5

3.0

5.0

7.0

12.0

25.0

40.0

TAM
S

ZA
M

S

 

 

lo
g 

L/
L
�

log T
eff

SPB
 l=1 - 6

β Cep
 l=0, 1, 2

instability domains
OP A04,   Z=0.015

isochrone
 14 ± 3 Myr

4.6 4.5 4.4 4.3 4.2 4.1 4.0

2.0

2.5

3.0

3.5

4.0

4.5

5.0

5.5

3.0

5.0

7.0

12.0

25.0

40.0

TAM
S

ZA
M

S

 

 

lo
g 

L/
L
�

log T
eff

SPB
 l=1 - 6

β Cep
 l=0, 1, 2

instability domains
OP A04,   Z=0.020

isochrone
 14 ± 3 Myr

Rysunek 5.16: Pozyje gwiazd z gromady χPer na diagramie HR w porównaniu z dome-nami pulsaji typu β Cep (ℓ = 0−2) i SPB (ℓ = 1−6). Jasno±i absolutne MV otrzymanes¡ z empiryznego oszaowania Cramer (1999). Jako bª�dy przyj�te s¡ standardowe od-hylenia, odpowiednio dla log Teff = 0.05 i logL = 0.1.95
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5.2 Gwiazdy hybrydowezawarto±¢ wodoru (X) lub uwzgl�dnienie przestrzeliwania (αov > 0). Uzyskiwane wówzasposzerzenie i¡gu gªównego korzystne jest dla pozyji kilku gwiazd na HR, wypadaj¡yhpoza lini� TAMS. Pomimo, »e w oblizeniah tyh zastosowany jest prosty model rotaji(jednorodna), to pr�dko±¢ wi¡» pozostaje wysoka i dla najszybiej rotuj¡yh gwiazd
χPer mo»e wprowadza¢ znaz¡y efekt na domeny niestabilno±i. Cz�stotliwo±i pulsajiznalezionyh modów g w trzeh gwiazdah mog¡ by¢ wynikiem szybkiej rotaji, a zatemnale»e¢ do skªadników rozszzepionyh rotayjnie. Dodatkowo, dla gwiazd z gromady
χPer posortowanyh wedªug rosn¡ej jasno±i V , nie obserwuje si� wyra¹nego grupowa-nia z�stotliwo±i jak w przypadku gwiazd z gromady NGC6910. Przewidywane masymodeli dla o±miu gwiazd χPer s¡ wi�ksze ni» w przypadku badanyh obiektów NGC6910oraz znajduj¡ si� w pó¹niejszyh fazah ewoluji. Z tego powodu przewidywane jest wzbu-dzanie innyh z�stotliwo±i pulsaji.
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Rysunek 5.17: Pozyje gwiazd z gromady χPer na diagramie HR w porównaniu z do-menami pulsaji typu β Cep (ℓ = 0 − 2) i SPB (ℓ = 1 − 6). Jasno±i logL oblizone s¡na podstawie paralaksy π = 0.455 (WEBDA). Jako bª¡d temperatury przyj�te s¡ staªewarto±i 0.05, natomiast δ logL jest wynikiem bª�du paralaksy.97
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5.2Gwiazdyhybrydowe

Tablia 5.6: Wyniki kalibraji dla 8 gwiazd zmiennyh typu β Cep z gromady χPer.ID X Y [B − V ]0 E[B−V ] AV V0 log ga T b

eff logT b BCb Ma

bol
logLa BCc Md

bol
M e

bol
logLd

π δ logL logLe
π2299 0.241 0.038 -1.282 0.649 1.786 7.290 4.306 24606 4.391 -2.488 -6.104 4.342 -2.583 -7.005 -7.144 4.702 0.176 4.7582444 0.246 0.047 -1.283 0.678 1.865 7.645 4.150 24408 4.388 -2.471 -6.328 4.431 -2.558 -6.625 -6.674 4.550 0.176 4.6052488 0.234 0.034 -1.283 0.615 1.692 8.227 4.388 24857 4.395 -2.510 -6.039 4.316 -2.611 -6.096 -6.235 4.339 0.176 4.3942246 0.255 0.046 -1.281 0.654 1.798 8.142 4.142 24107 4.382 -2.444 -6.256 4.402 -2.529 -6.098 -6.237 4.339 0.176 4.3952572 0.316 0.044 -1.265 0.676 1.858 8.166 4.130 22290 4.348 -2.271 -5.727 4.191 -2.338 -5.884 -6.022 4.253 0.176 4.3092520 0.299 0.046 -1.269 0.829 2.281 8.341 4.113 22778 4.358 -2.319 -5.912 4.265 -2.390 -5.761 -5.900 4.205 0.176 4.2602114 0.396 0.026 -1.241 0.644 1.772 9.177 4.328 20417 4.310 -2.074 -4.663 3.765 -2.124 -4.659 -4.798 3.764 0.176 3.8192185 0.623 0.053 -1.200 0.586 1.611 9.339 3.934 16927 4.229 -1.629 -3.960 3.484 -1.640 -4.013 -4.152 3.505 0.176 3.561

a - (Cramer 1999)

b - (Cramer 1984)

c - (Castelli 1999)

d - dla d = 2200 p

e - dla d = 2345 p98



5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazd5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazd5.3.1 12(DD) Laertae12La (HD214993) jest spektroskopowo podwójn¡ zmienn¡ typu β Cep o jasno±i V =

5.22 magnitudo i typie widmowym B2 III, jedna z najlepiej obserwowanyh gwiazd wtej klasie. MNamara (1953) znajduje pulsaj� o z�stotliwo±i 5.2 d−1 (okres 4.63 go-dziny). Korzystaj¡ równie» z danyh obszernej kampanii obserwaji fotometryznyh,Jerzykiewiz (1978) znajduje pi�¢ niezale»nyh pulsaji. Ceh¡ widma osylaji 12 Las¡ trzy równo rozdzielone z�stotliwo±i: 5.179, 5.334 i 5.490 d−1. Bior¡ pod uwag�niewielk¡ ih separaj�, mo»na przyj¡¢, »e przynajmniej dwie z�stotliwo±i s¡ modaminieradialnymi i nale»¡ do multipletu rozszzepionego rotayjnie. Próby skonstruowaniamodelu podj�te przez Dziembowski and Jerzykiewiz (1999), konentruj¡ si� na równorozmieszzonyh z�stotliwo±iah traktuj¡ jako wynik rozszzepienia rotayjnego jednejosylaji. Jednak»e, w ramah takiego zaªo»enia nie znaleziono poprawnego modelu.Na podstawie danyh fotometryznyh zebranyh z kilku obserwatoriów, Handler et al.(2006) znajduj¡ jedena±ie niezale»nyh osylaji podanyh w tabeli 5.7 wraz z amplitu-dami w pa±mie v Strömgren'a. Widmo osylaji gwiazdy przedstawione jest na rysunku5.18 (górny panel). Spo±ród wykrytyh z�stotliwo±i tylko jedna (fA), zaliza si� domodów grawitayjnyh wysokiego rz�du obserwowanyh w gwiazdah typu SPB. Na pod-stawie stosunków amplitud w pasmah fotometryznyh uvy uzyskana jest pewna iden-ty�kaja dla poªowy obserwowanyh osylaji. Wynik ten aªkowiie usuwa w¡tpliwo±¢o do równo rozmieszzonego w z�stotliwo±i trypletu. Ka»da z z�stotliwo±i posiadainny stopie« pulsaji: ℓ = 1 dla 5.179 d−1, ℓ = 0 dla 5.334 d−1 oraz ℓ = 2 dla 5.490d−1. Obserwowane równe separaje pomi�dzy tymi pulsajami s¡ zbiegiem okolizno±i.Tylko dwie z�stotliwo±i 5.179 oraz 5.066 d−1 s¡ skªadnikami nale»¡ymi do trypletudipolowego o rz�dah azymutalnyh, odpowiedniom = 1 im = 0. Brak detekji skªadnika
m = −1. Innyh multipletów spowodowanyh rotaj¡ nie obserwuje si� w widmie gwiazdy.Dziembowski and Pamyatnykh (2008) podejmuj¡ si� skonstruowania modelu sejsmiznegogwiazdy odtwarzaj¡ego z�stotliwo±i f4 = 5.3344 d−1 i f2 = 5.0664 d−1 jako moduradialnego fundamentalnego i dipolowego g1. Autorzy rozwa»aj¡ dwa modele: gwiazdaze sztywn¡ rotaj¡ oraz ró»niow¡ rotaj¡. Model sztywno rotuj¡y jest odrzuony jakonajmniej prawdopodobny ze wzgl�du wymaganej du»ej pr�dko±i rotaji na powierzhnirz�du 95 kms−1. Uzasadnieniem tego jest ni»sza warto±¢ rotaji, okoªo 52 kms−1, wyzna-zona ze zmian pro�li linii widmowyh. Najlepsze dopasowanie uzyskuje si� dla modelu zró»niow¡ rotaj¡, przy stosunku tempa rotaji j¡dra do tempa rotaji otozki na pozio-mie Ωc/Ωe ≈ 4.7. Poza lepszym dopasowaniem dla wszystkih z�stotliwo±i, otrzymany
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdwzrost tempa rotaji do wn�trza gwiazdy wskazuje na pr�dko±¢ rotaji gwiazdy na po-wierzhni okoªo 47 kms−1, zgodna z wyznazon¡ obserwayjnie. W modelu udaje si�zidenty�kowa¢ z�stotliwo±¢ f3 jako skªadnik m = 2 kwintupletu modu kwadrupolowego,a nie skªadnik m = 1 jak dla modelu ze sztywn¡ rotaj¡. Cz�stotliwo±¢ f5 w modeluidenty�kowana jest jako mod kwadrupolowy g2 o rz�dzie azymutalnym m = 2. Analizadanyh spektroskopowyh przez Desmet et al. (2009) potwierdza identy�kaje pierwszyhztereh z�stotliwo±i (lizby ℓ i m). Jednoznaznie przewidziany jest rz¡d azymutalnydla z�stotliwo±i f3 jako m = 1. Odwrotnie do zaªo»e« Dziembowski & Pamyatnykhodno±nie modu radialnego f4 jako fundamentalnego, Desmet et al. bardziej skªaniaj¡ si�ku identy�kaji tej z�stotliwo±i jako radialnego pierwszego owertonu.Tablia 5.7: Lista z�stotliwo±i wykrytyh w zmienno±i 12La oraz ih amplitudy wpa±mie v Strömgren'a, na podstawie obserwaji fotometryznyh Handler et al. (2006).Identy�kaja stopnia pulsaji oraz rz�du azymutalnegom zapo»yzone s¡ od Dziembowskiand Pamyatnykh (2008).ID ν [d−1℄ Av[mmag℄ ℓ m

f1 5.179034 40.7 1 1
f2 5.066346 16.7 1 0
f3 5.490167 11.7 2 1,2
f4 5.334357 11.6 0 0
f5 4.24062 3.7 2 -
f6 7.40705 2.1 1,2 -
f7 5.30912 2.3 1,2 -
f8 5.2162 1.3 2,4 -
f9 6.7023 1.6 1 -
f10 5.8341 1.2 1,2 -
fA 0.35529 4.8 1,2,4 -

5.3.2 ν Eridani
ν Eri (HD29248) jest gwiazd¡ spektroskopowo podwójn¡ o typie widmowym B2 III i ja-sno±i V = 3.92 magnitudo. Jak w przypadku 12La, MNamara (1953) klasy�kuje ν Erijako zmienn¡ typu β Cep o z�stotliwo±i pulsaji 5.8 d−1 (okres 4.17 godziny). Kubiak(1980) znajduje ztery osylaje typu β Cep o z�stotliwo±iah: 5.76 d−1 oraz trypletz entraln¡ osylaj¡ na 5.64 d−1. Na podstawie dªugih kampanii fotometryznyh(Handler et al. 2004; Jerzykiewiz et al. 2005) oraz spektroskopowej (Aerts et al. 2004),100
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdwykrytyh jest dziesi�¢ dodatkowyh osylaji w widmie ν Eri. Lista obserwowanyh z�-stotliwo±i w widmie gwiazdy przedstawiona jest w tabeli 5.8, natomiast oznazenia z�-stotliwo±i oraz amplitudy przyj�te s¡ z pray Jerzykiewiz et al. (2005). Z fotometrii uvy,DeRidder et al. (2004) dokonuj¡ identy�kaji stopni pulsaji dla niektóryh pików osy-laji. Jednoznazna identy�kaja otrzymana jest dla gªównej z�stotliwo±i f1 jako modu
ℓ = 0. Cz�stotliwo±i nale»¡e do dwóh trypletów (f2, f3, f4) oraz (f6, f7) nale»¡ domodów dipolowyh, rozszzepionyh rotayjne. Dla f12 nale»¡ej do drugiego trypletu nieuzyskano identy�kaji, ho¢ ozywista jest przynale»no±¢ do skªadnika rozszzepienia ro-tayjnego modu dipolowego f6. Modem dipolowym okazuje si� z�stotliwo±¢ f5 = 7.8982d−1, z najwy»sz¡ amplitud¡ w trzeim trypleie, natomiast dla osylaji z z�stotliwo±i¡
f8 = 7.2 d−1 nie udaªo si� zidenty�kowa¢ z powodu maªej amplitudy. Oszaowania stop-nia pulsaji podj�to tak»e dla modu grawitayjnego wysokiego rz�du, fA = 0.433 d−1,podaj¡ trzy mo»liwe warto±i: ℓ =2, ℓ =4 b¡d¹ ℓ =1. Na podstawie danyh spektro-skopowyh i fotometryznyh Daszy«ska-Daszkiewiz and Walzak (2010) zbadali modelewykorzystuj¡ tzw. astrosejsmologi� zespolon¡. Metoda ta, poza obserwowanymi z�sto-tliwo±iami, wymaga dopasowania jeszze parametru f ∗1. Parametr ten jest stosunkiemamplitudy perturbaji strumienia do amplitudy zmian promienia. Na podstawie empi-ryznej warto±i f ∗ otrzymane identy�kaje potwierdzaj¡ poprzednie wyniki. Dodatkowo,autorzy oszaowali niejednoznaznie stopie« pulsaji dla modu g, fB = 0.6144 d−1, jako
ℓ = 2, 5. Jedynie dla teoretyznyh przewidywa« f ∗ drugiego modu grawitayjnego fA,stopie« pulsaji wynosi ℓ = 1. Wykorzystywany w tej metodzie zespolony parametr (dlagwiazd typu B) jest bardzo zuªy na zawarto±¢ metali i nieprzezrozysto±i, jak pokazaneprzez Daszy«ska-Daszkiewiz et al. (2005) dla tej samej gwiazdy. Przy dopasowywaniuteoretyznyh i empiryznyh warto±i f ∗, najlepsz¡ zgodno±¢ dla modu radialnego (f1)mo»na uzyska¢ z u»yiem tabli OPAL. Z drugiej strony, tablie OP preferowane s¡ dladopasowania modu grawitayjnego wysokiego rz�du (fB).Widmo osylaji ν Eri przedstawione jest na rysunku 5.19 (górny panel), a warto-±i stopni pulsaji (ℓ) znajduj¡ si� nad sªupkami osylaji. Na dolnym panelu rysunku5.19 przedstawiony jest zakres z�stotliwo±i 5.5−6.5 d−1, wyra¹niej pokazuj¡y gªównymod radialny i rozszzepione rotayjne osylaje (dwa tryplety dipolowe). Ró»nie z�-stotliwo±i dla nih wynosz¡: dla entralnej f4 = 5.64 d−1 - f4 − f2 = −0.01662oraz f4 − f3 = +0.01723 d−1, natomiast dla entralnej osylaji f6 = 6.24 d−1 -
f6 − f7 = −0.01907 oraz f6 − f12 = +0.02025 d−1. Warto±i te wskazuj¡ na asymetri�rozszzepie« z�stotliwo±i, mniejsza separaja wyst�puje pomi�dzy entralnym pikiem(m = 0) a skªadnikiem m = +1. Dodatkowo, obserwuje si� poszerzenie rozszzepieniawraz ze wzrostem entralnej z�stotliwo±i pulsaji. Dla trzeiego trypletu dipolowego z1Oznazenie takie stosowane jest wyª¡znie w tej pray, dla odró»nienia od innyh wielko±i, wskazuj¡jednoze±nie na jego zespolony harakter. 102



5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazd

Tablia 5.8: Cz�stotliwo±i osylaji ν Eri oraz amplitudy w pa±mie v Strömgren'a, napodstawie danyh fotometryznyh (Jerzykiewiz et al. 2005). Warto±i stopni pulsaji ℓi rz�dy azymutalne m s¡ wynikiem analizy spektroskopowej DeRidder et al. (2004) orazmodeli sejsmiznyh (Pamyatnykh et al. 2004). Przy warto±iah ℓ uwzgl�dnione s¡ tak»ewyniki astrosejsmologii zespolonej (Daszy«ska-Daszkiewiz and Walzak 2010).ID ν [d−1℄ Av[mmag℄ ℓ m

f1 5.7632828±0.0000019 40.8 0 0
f2 5.6538657±0.0000030 27.1 1 1
f3 5.6200186±0.0000031 24.5 1 -1
f4 5.6372470±0.0000038 22.3 1 0
f5 7.898200±0.000032 2.6 1 -
f6 6.243847±0.000042 1.9 1 0
f7 6.262917±0.000044 2.0 1 1
f8 7.20090±0.00009 0.9 2 -
f9 7.91383±0.00008 1.1 - -
f10 7.92992±0.00010 0.9 - -
f11 6.73223±0.00012 0.8 - -
f12 6.22360±0.00012 0.8 1 -1
fA 0.432786±0.000032 2.5 1,2 -
fB 0.61440±0.00005 1.4 2,5 -
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazd
f9 ∼7.91 d−1 jako entraln¡ z�stotliwo±i¡, otrzymuje si�: f9 − f10 = −0.01609 oraz
f9 − f5 = +0.01563 d−1. Równie» dla tego trypletu wyst�puje podejrzenie rotayj-nego rozszzepienia z�stotliwo±i. Jednak»e, przeiwnie do dwóh poprzednih tryple-tów, rozszzepienia z�stotliwo±i przy 7.9 d−1 s¡ mniejsze i asymetria jest odwrotna(|f9 − f10| > |f9 − f5|). Tylko dwa piki na niskih z�stotliwo±iah, fA i fB, nale»¡ domodów grawitayjnyh wysokiego rz�du typu SPB.Dwie niezale»ne prae Abt et al. (2002) i Telting et al. (2006) oparte na analiziespektralnej, podaj¡ v sin i = 20 kms−1. Analiza widmowa pro�li liniowyh w pray Aertset al. (2004) podaje tak¡ sam¡ warto±¢ v sin i, jako ±isª¡ górn¡ grani�. Autorzy dokonuj¡równie» oszaowania powierzhniowej pr�dko±i rotaji zakªadaj¡, »e rozszzepienia s¡wynikiem sztywnej rotaji dla okre±lonego promienia gwiazdy 6R⊙. Uzyskany wynik topr�dko±¢ vrot ≈ 5 kms−1, który zgadza si� z naªo»on¡ obserwayjnie grani¡ v sin i orazwynikiem podanym przez Pamyatnykh et al. (2004) (okoªo 6 kms−1).5.3.3 γ Pegasi5.3.3.1 Peªne widmo osylaji
γ Peg (HD886) nale»y do jasnyh obiektów (V = 2.83 mag) o typie widmowym B2 IV.Pierwotnie znana jako jednomodalna gwiazda pulsayjna typu β Cep. MNamara (1953)znajduje z�stotliwo±¢ pulsaji 6.6 d−1 (okres 3.63 godziny), lez nie identy�kuje moduosylaji. Chapellier et al. (2006) analizuj¡ dane spektroskopowe wze±niejszyh obser-waji, pokrywaj¡e lata 1991−2005, znajduj¡ trzy dodatkowe z�stotliwo±i: jedn¡ typu
β Cep (6.01 d−1) oraz dwa mody grawitayjne wysokiego rz�du typu SPB (0.68 i 0.87d−1), potwierdzaj¡ równoze±nie istnienie gªównej osylaji na z�stotliwo±i 6.5897d−1. W krzywej pr�dko±i radialnyh znaleziony jest okres 370.5 dnia, oraz odpowia-daj¡a eliptyzna orbita (e ≈ 0.62) oraz amplitudzie okoªo 11 kms−1. Okres ten auto-rzy identy�kuj¡ z okresem orbitalnym ukªadu podwójnego, do którego przypisywana jestprzynale»no±¢ γ Peg. Pomimo zebranyh danyh obserwayjnyh autorzy nie wykonaliidenty�kaji modów osylaji.W ostatnih latah przeprowadzone zostaªy jednozesne kampanie obserwayjne, fo-tometria z satelity MOST (Walker et al. 2003) oraz naziemna fotometria i spektroskopia(Handler 2009; Handler et al. 2009). Na dane skªada si� okoªo 50 dni obserwayjnyhrozªo»onyh w okresie ∼ 60 dni. Znalezionyh jest dziesi�¢ nowyh z�stotliwo±i pulsaji,potwierdzaj¡ równie» ztery znalezione przez Chapellier et al. Spo±ród wszystkih zter-nastu z�stotliwo±i, 8 nale»y do modów grawitayjnyh/akustyznyh niskiego rz�du,natomiast 6 pozostaªyh nale»y do modów grawitayjnyh wysokiego rz�du. Lista znale-zionyh z�stotliwo±i podana jest w tabeli 5.9. Handler (2009) analizuje wyniki fotometriiw trzeh pasmah Strömgrena uvy i jednoznaznie identy�kuje tylko dwie z�stotliwo±i:104
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazd
f1 = 6.5897 d−1 jako mod radialny fundamentalny i f5 = 6.0162 d−1 jako mod dipolowy.Walzak and Daszy«ska-Daszkiewiz (2010) stosuj¡ metod� astrosejsmologii zespolonejw modelowaniu γ Peg, uzyskali dodatkowe identy�kaje dla z�stotliwo±i wykrytyh wwidmie osylaji gwiazdy. Jedynie dla dwóh osylaji typu β Cep autorzy podaj¡ iden-ty�kaj�, potwierdzaj¡ oszaowania stopnia pulsaji dla f1 i f5. Dla pozostaªyh pulsajitego typu mo»liwe stopnie ℓ podane w tabeli 5.9 (w nawiasah), przyj�te s¡ na podstawiemodelu sejsmiznego dopasowuj¡ego z�stotliwo±i f1 i f5. Dla osylaji typu SPB astro-sejsmologia zespolona podaje jednoznazne identy�kaje dla z�stotliwo±i f2 = 0.6355,
f4 = 0.7394, f6 = 0.8855 i f9 = 0.9144 d−1 jako modów kwadrupolowyh (ℓ = 2).Cz�stotliwo±i f3 = 0.6824 i f11 = 0.8352 d−1 najprawdopodobniej nale»¡ do modówdipolowyh (ℓ = 1). Dla osylaji o najni»szej amplitudzie f14 = 8.552 d−1, metodapodaje identy�kaj� jako modu o wysokim stopniu (ℓ ≥ 4), lez jest to wynik sporny.Przyj�ty stopie« pulsaji, ℓ = 0, oparty jest na modelu sejsmiznym.Analiza spektroskopowa (Abt et al. 2002; Telting et al. 2006) podaje nisk¡ pr�dko±¢rotaji v sin i = 0 kms−1, natomiast Lefever et al. (2010) na podstawie danyh z satelityCoRoT szauje nieo wy»sz¡ warto±¢ v sin i = 10 kms−1. W widmie osylaji γ Peg nieobserwuje si� multipletów rozszzepionyh rotayjnie. Najbardziej prawdopodobnym wy-nikiem rotaji mo»e by¢ dublet (f5/f12). Oszaowania Handler et al. (2009) przedstawionedla dubletu wskazuj¡, »e pr�dko±¢ rotaji wynosi okoªo 3− 6 kms−1.5.3.3.2 Dane fotometryzneDane fotometryzne w trzeh �ltrah Strömgren'a uvy pokrywaj¡ zakres 69 dni i ze-brane s¡ 0.75 metrowym teleskopem APT (Automati Photoeletri Telesope) w Fair-born Observatory w Arizonie, mi�dzy wrze±niem a grudniem 2007 (dzi�ki uprzejmo±iG. Handler'a). W i¡gu 48 noy zebranyh jest ponad 880 punktów pomiarowyh, ha-rakterystyka danyh przedstawiona jest w tabeli 5.10. Rozkªad punktów podany jest narysunku 5.21, w funkji ró»niy jasno±i pomi�dzy γ Peg a gwiazd¡ porównania HD560.Analiza krzywyh jasno±i fotometryznyh przeprowadzona jest dla ka»dego z trzeh�ltrów dwoma programami: Period04 (Lenz and Breger 2005) i ZUZA (Shwarzenberg-Czerny 2003). Cz�stotliwo±i wykryte przez Period04 podane s¡ w tabeli 5.11. Znale-zione z�stotliwo±i identy�kowane s¡ z wªasnymi pulsajami gwiazdy, odpowiadaj¡ymisze±iu z�stotliwo±iom z tabeli 5.9. Dwie posiadaj¡ harakter osylaji typowyh dlagwiazd β Cep (np. dla �ltru u - f1 i f4), natomiast pozostaªe nale»¡ do osylaji typu SPB(np. dla �ltru u - f2, f3, f5 i f6). Dalsza analiza Period04 ujawnia kolejne z�stotliwo±i,lez o ni»szej wadze (o S/N < 4.0). Osylaja f6 dla �ltrów uvy ma marginalnie ni»szystosunek sygnaªu do szumu od warto±i 4.0. Warto±¢ ta S/N jest przyj�ta jako dolnagrania detekji pulsaji (dla kodu Period04), zasugerowana przez Breger et al. (1993)106
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Tablia 5.9: Cz�stotliwo±i osylaji wraz z amplitudami obserwowane w γ Peg. Wynikiuzyskane z analizy jednozesnyh obserwaji satelitarnyh i naziemnyh (Handler et al.2009). Handler (2009) podaje pewna identy�kaj� dla dwóh modów (f1 i f5), natomiastdla reszty z�stotliwo±i (bez nawiasów) warto±i oparte s¡ na Walzak and Daszy«ska-Daszkiewiz (2010). Identy�kaje w nawiasah s¡ sugerowanymi przez modele sejsmizne.ID ν [d−1℄ AV [mmag℄ ℓ m

f1 6.58974±0.00002 6.59 0 0
f2 0.63551±0.00010 1.70 2 -
f3 0.68241±0.00007 1.99 1,2 -
f4 0.73940±0.00010 1.23 2,1 -
f5 6.01616±0.00014 1.14 1 0
f6 0.88550±0.00007 0.90 2 -
f7 6.9776±0.0005 0.33 (1) (0)
f8 0.91442±0.00011 0.50 2 -
f9 6.5150±0.0008 0.21 (1) (0)
f10 8.1861±0.0008 0.18 (1) (0)
f11 0.8352±0.0003 0.27 1,2 -
f12 6.0273±0.0005 0.32 - (1)
f13 9.1092±0.0012 0.12 (1) (0)
f14 8.552±0.002 0.10 (0) (0)
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Rysunek 5.20: Widmo osylaji γ Peg w skali logarytmiznej, na podstawie jednozesnyhobserwaji fotometryznyh i spektroskopowyh (Handler et al. 2009). Amplitudy obser-wowanyh z�stotliwo±i podane s¡ w pa±mie V satelity MOST. Warto±i nad sªupkamiosylaji s¡ stopniami pulsaji (ℓ).
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdTablia 5.10: Charakterystyka danyh fotometryznyh dla γ Peg z teleskopu APT w Ari-zonie. Dla ka»dego z trzeh �ltrów podany jest zas rozpi�to±i obserwaji ∆T , aªkowitailo±¢ godzin Ttot, lizba noy obserwayjnyh Ntot oraz aªkowita lizba punktów Nobs.
∆T Ttot Ntot Nobs69 284 48 884
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Rysunek 5.21: Krzywa pomiarów ró»niy jasno±i pomi�dzy γ Peg a gwiazd¡ porównaniaHD560, dla trzeh �ltrów Strömgren'a: u - koªa (dolny panel), v - trójk¡ty (±rodkowypanel), y - kwadraty (górny panel).przy analizie gwiazd typu δ St. Wyniki dla ka»dego z �ltrów wskazuj¡ na identyznez�stotliwo±i pulsaji, ho¢ z nieo innymi amplitudami. W �ltrze u, dla z�stotliwo±if7 = 3.0075 d−1 stosunek S/N jest wi�kszy ni» 4.0, która pozwala zalizy¢ t¡ zmien-no±¢ do pulsaji gwiazdy. Odpowiada ona okresowi 7.98 h i znajduje si� blisko graniyoddzielaj¡ej zakresy wyst�powania pulsaji typu SPB od typu β Cep. Cz�stotliwo±¢ taznajdowana jedynie w danyh �ltru u, nie uwzgl�dniana jest jako rozstrzygni�ta osyla-ja wªasna gwiazdy. Periodogramy na rysunku 5.22 (lewe panele) pokazuj¡ kolejne etapyanalizy programem Period04, przykªadowo dla �ltru u.Lista osylaji wykrytyh przez program ZUZA dla trzeh �ltrów uvy, przedstawionajest w tabeli 5.12. Wykryte z�stotliwo±i potwierdzaj¡ wyniki otrzymane programem109

Chapter4/Chapter4Figs/EPS/GP_uvy.eps


5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazd
Tablia 5.11: Lista z�stotliwo±i i ih amplitudy uzyskanyh z krzywyh jasno±i dlatrzeh �ltrów Strömgren'a uvy, przy u»yiu programu Period04. Znalezione zmienno±inale»¡ do obserwowanyh w widmie osylaji γ Peg (tabela 5.20). Dla ka»dego z �ltrówpodane s¡ stosunku S/N

u v yd−1 mmag S/N d−1 mmag S/N d−1 mmag S/Nf1 6.5895 12.3 48.72 6.5900 7.0 36.32 6.5900 6.0 39.60f2 0.6339 3.2 10.67 0.6833 2.3 10.88 0.6358 2.1 16.46f3 0.6823 3.3 11.02 0.6338 2.5 11.78 0.6815 2.0 15.30f4 6.0141 2.1 7.51 0.7410 1.4 6.71 0.7416 1.4 10.81f5 0.7382 2.0 6.42 0.8838 0.9 4.22 6.0148 1.2 7.26f6 0.8870 1.6 4.99 6.0146 1.1 5.04 0.8846 0.9 7.12f7 3.0075 1.4 5.86 0.2276 1.2 5.62 0.5590 0.7 5.13
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Rysunek 5.22: Widma amplitud dla kolejnyh etapów ekstrakji z�stotliwo±i z krzywejjasno±i, w �ltrze u Strömgren'a dla gwiazdy γ Peg, wykonane programami Period04(lewe panele) i ZUZA (prawe panele).
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdPeriod04. Wszystkie osylaje nale»¡ do potwierdzonyh zmienno±i γ Peg, za wyj¡tkiemf6 = 1.42 d−1 (P ∼ 17 h) znalezionej w �ltrze v. Znaleziona z�stotliwo±¢ ma amplitud�zmienno±i stanowi¡¡ okoªo 3% amplitudy f1. Dopiero kolejna z�stotliwo±¢ fv7 = 6.0165d−1 jest ozekiwan¡ pulsaj¡ gwiazdy. Kod ZUZA wykrywa kilka z�stotliwo±i z zakresu
∼ 1.3 − 1.8 d−1 (o bardzo niskih amplitudah), które mog¡ by¢ wynikiem rozkªadupunktów pomiarowyh w kolejnyh noah obserwayjnyh b¡d¹ zmienno±i o innej na-turze. Podobnie jak przy analizie programem Period04, jedynie w �ltrze u znalezionajest z�stotliwo±¢ fu7 ≈ 3.008 d−1. Periodogramy dla kolejnyh wykrytyh z�stotliwo±iprzedstawione s¡ dla �ltru u na rysunku 5.22 (prawe panele).Tablia 5.12: Lista z�stotliwo±i i ih amplitudy uzyskanyh z krzywyh jasno±i dlatrzeh �ltrów Strömgren'a uvy, przy u»yiu programu ZUZA. Znalezione z�stotliwo±inale»¡ do zaobserwowanyh w widmie pulsaji γ Peg (tabela 5.20). Jedynie z�stotliwo±¢f6 w �ltrze v nie nale»y do spodziewanej osylaji gwiazdy ∼ 6.016 d−1, ozekiwanapulsaja to znajdowana jest jako pik f7 = 6.0165 d−1.

u v yd−1 Power d−1 Power d−1 Powerf1 6.5893 984.4 6.5897 639.2 6.5899 602.7f2 0.6794 79.4 0.6802 67.8 0.6805 71.8f3 0.6321 86.4 0.6332 54.1 0.6346 60.5f4 6.0171 44.4 0.7442 46.2 0.7422 55.7f5 0.7423 39.3 0.8803 21.2 7.0176 25.9f6 0.8886 36.4 1.4223 19.7 0.8837 19.4f7 3.0084 21.1 6.0165 18.1 0.5564 11.0
5.3.3.3 Dane spektroskopoweObserwaje zebrane zostaªy przy u»yiu 0.5 metrowego teleskopu PST (Pozna« Spetro-sopi Telesope) w Borówu pod Poznaniem, mi�dzy 10.2007 a 10.2011, uzyskuj¡ wsumie 506 widm typu Ehélle o zakresie widmowym 4280 − 7500 Å. W epoe 2007 wokresie 02.10-03.11 wykorzystanyh jest osiem noy i w rezultaie ponad 100 widm. Wdrugiej epoe (2008) mi�dzy 01.11.08 a 11.01.09 zebranyh jest jedynie 5 noy obserwa-yjnyh z 63-a widmami, natomiast z 2010 roku jest dost�pna tylko jedna no (26.10)daj¡ 28 punktów pomiarowyh. Najobszerniejsze dane zebrane s¡ w 2011 roku mi�dzy20.09 a 20.10 podzas 13-u noy obserwayjnyh, w rezultaie ponad 300 widm. Krótkaharakterystyka danyh obserwayjnyh dla ka»dej epoki przedstawiona jest w tabeli 5.13,a rozkªad pr�dko±i radialnyh w postai krzywej zmienno±i pr�dko±i radialnyh na ry-sunku 5.23. Ka»dy z paneli podaje wyniki oddzielnie dla ztereh epok obserwayjnyh,111



5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdod 2007 r. (górny panel) do 2011 r. (dolny panel). Wyniki pomiarów pr�dko±i radialnyhpodane s¡ w Dodatku C. Ze wzgl�du na najwi�ksz¡ ilo±¢ danyh i najmniejsze przerwyobserwayjne, analiza fourierowska serii 2011 jest gªównym rezultatem niniejszyh danyhspektroskopowyh. Celem tej analizy jest znalezienie mo»liwie nowyh z�stotliwo±i wwidmie osylaji γ Peg. Krzywe pr�dko±i radialnyh badane s¡ dwoma niezale»nymi pro-gramami Period04 i ZUZA.Tablia 5.13: Charakterystyka danyh spektroskopowyh z teleskopu PST pod Pozna-niem. Dla ka»dej epoki podany jest aªkowity zas rozpi�to±i obserwaji ∆T (δT ), aªko-wita ilo±¢ godzin Ttot (T ), aªkowita lizba noy obserwayjnyh Ntot (N) oraz aªkowitalizba punktów Nobs, zebranyh dla γ Peg.Epoka δT T N Nobs2007 30 35 8 1102008 71 13 5 632010 0.2 4 1 282011 30 56 13 305
∆T Ttot Ntot1478 108 27 506Period04Z powodu bardzo maªej ilo±i danyh, jedyna no z 2010 roku nie jest uwzgl�dniana przydalszej analizie. Spo±ród wybranyh epok obserwayjnyh, poza wynikami epoki 2008,znalezione z�stotliwo±i potwierdzaj¡ istnienie pulsaji z z�stotliwo±i¡ okoªo 6.5895d−1 (±rednia z ztereh epok). W najobszerniejszej serii 2011 znajdowane s¡ ztery z�-stotliwo±i: f1 = 6.589125± 0.000071, f2 = 0.900481± 0.000328, f3 = 0.736002± 0.000246i f5 = 6.015941 ± 0.000654 d−1, które mo»na przypisa¢ znanym pulsajom gwiazdy f o

1 ,
f o
8 , f o

4 i f o
5 z tabeli 5.91. Minimalny stosunek S/N dla detekji pulsaji przyjmuje si�4.0. Jednak»e, tylko pierwsza znaleziona z�stotliwo±¢ speªnia ten warunek, odpowied-nio S/N = 4.42, 2.71, 2.30 i 3.67. W pray DeCat et al. (2007) jako grani� detekjiautorzy przyj�li warto±¢ S/N = 3.6. Na podstawie tej warto±i znalezion¡ z�stotliwo±¢f5 w epoe 2011 mo»na uzna¢ za potwierdzon¡ pulsaj�. Cz�stotliwo±¢ ta bardzo dobrzezgadza sie z f o

4 = 6.01616 d−1. Obni»enie graniy detekji (nawet do S/N = 3.5) mo»eby¢ uzasadnione w przypadku kiedy znaleziona z�stotliwo±¢ wykrywana jest w innyhseriah obserwayjnyh b¡d¹ jest kombinaj¡ znanyh z�stotliwo±i.1W dalszej z�±i tego podrozdziaªu z�stotliwo±i z górnym indeksem o oznazaj¡ wyniki podane wtej tabeli. 112
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Rysunek 5.23: Rozkªad pomiarów pr�dko±i radialnyh dla γ Peg, na podstawie 506 widmzebranyh teleskopem PST pod Poznaniem w latah 2007− 2011.
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdW serii 2007 znaleziona z�stotliwo±¢ f3 = 0.875891± 0.000640 d−1 jest bliska znanej
f o
6 = 0.88550± 0.00007 d−1, ni»szej o 0.0096 d−1.Analiza pr�dko±i radialnyh z serii 2008 nie wykazuje »¡dnyh znanyh osylaji, aznalezione maj¡ bardzo niskie S/N (poni»ej 3.0). Jedynie z�stotliwo±¢ f6 = 9.122371±

0.00101 (S/N = 1.95) z tej serii, ma zbli»on¡ warto±¢ do f o
13 = 9.1092±0.0012. Nie mo»najej uzna¢ za wynik detekji ze wzgl�du na niski stosunek sygnaªu do szumu. Osylajaf2 = 0.0922 d−1 stanowi prawie 1/2 z�stotliwo±i f4 = 0.1811 d−1 z epoki 2011.W poª¡zonyh seriah dªugobazowyh 2007-2008 oraz 2007-2011 znalezione s¡ dwiepodobne z�stotliwo±i, odpowiednio f2 = 0.684790 ± 0.000016 d−1 (S/N = 2.50) if9 = 0.695332 ± 0.000023 d−1 (S/N = 3.10). Osylaje te mo»na przyj¡¢ za odpowied-niki z�stotliwo±i f o

3 = 0.68241± 0.000010 d−1. W serii 2007-2008 wykryta f6 = 0.0913d−1 równie» mo»na przyj¡¢ jako wynik 1/2 zmienno±i f4 znalezionej w serii 2011. Tadªugookresowa osylaja (∼ 0.09 d−1 ≡ ∼ 11 d) dobrze odpowiada okresowi pomi�dzymaksimami krzywej pr�dko±i radialnyh dla 2011 r. (dolny panel rys. 5.23), okoªo 5825,5836 i 5847 dnia. �adna z dªugobazowyh serii obserwayjnyh nie wykazuje okresu or-bitalnego 370.5 dnia (≡ 0.00270 d−1) podanego przez Chapellier et al. (2006). Brakjest tak»e detekji okresów wspominanyh przez Butkovskaya and Plahinda (2007): or-bitalnego Porb = 6.81608 d (≡ 0.14671 d−1) i rotayjnego Prot = 6.65380 d (≡ 0.15029d−1). Widma fourierowskie dla kolejnyh z�stotliwo±i (na przykªadzie krzywej z 2011r.) przedstawione s¡ na rysunku 5.24.
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Rysunek 5.24: Widma furierowskie dla kolejnyh etapów ekstrakji z�stotliwo±i z krzy-wej pr�dko±i radialnyh 2011 dla gwiazdy γ Peg, wykonane programem Period04.
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdTablia 5.14: Lista z�stotliwo±i i ih amplitudy uzyskanyh z krzywyh pr�dko±i radial-nyh wykrytyh przy u»yiu programu Period04. Analiza przedstawiona jest dla trzehepok 2007, 2008, 2011 oraz dwóh poª¡zonyh 2007-2008 oraz wszystkih 2007-2011. Dlaznalezionyh z�stotliwo±i podane s¡ amplitudy w kms−1, natomiast stosunki sygnaªu doszumu S/N podane s¡ tylko dla serii 2011.2007 2008 2011 2007-2008 2007-2011d−1 kms−1 d−1 kms−1 d−1 kms−1 S/N d−1 kms−1 d−1 kms−1f1 6.5893 3.3 5.7721 3.1 6.5891 3.3 135.74 6.5897 3.2 6.5898 3.3f2 0.3175 1.0 0.0922 2.6 0.9005 0.7 56.23 0.6848 1.3 0.0956 1.4f3 0.8759 0.5 0.0570 1.0 0.7360 1.0 81.53 0.5357 0.5 0.1253 1.1f4 2.1778 0.5 9.0407 0.5 0.1811 0.4 48.52 2.8869 0.6 0.7177 0.5f5 6.1195 0.4 4.6207 0.6 6.0159 0.4 14.62 5.1657 0.4 6.0121 0.4f6 3.6482 0.2 9.1224 0.2 2.6350 0.1 6.43 0.0913 0.5 1.5778 0.2f7 6.8918 0.3 9.9550 0.1 7.1640 0.1 5.37 8.3119 0.2 1.6797 0.3f8 9.3263 0.2 3.7092 0.5 1.5468 0.1 6.07 4.2305 0.2 2.8866 0.2f9 9.9337 0.2 8.7782 0.2 7.8136 0.1 4.10 9.8865 0.1 0.6953 0.2f10 2.4168 0.1 3.6754 0.3 2.3177 0.1 4.61 4.4326 0.1 7.1521 0.1ZUZAAnaliza pr�dko±i radialnyh serii 2011 przy pomoy kodu ZUZA, znajduje te same zteryz�stotliwo±i: f1 = 6.589329 ± 0.000479, f2 = 0.900940 ± 0.000676, f3 = 0.737517 ±

0.000562, f4 = 6.01628 ± 0.00113 d−1. Osylaje te dobrze odpowiadaj¡ znanym z�-stotliwo±iom f o
1 , f o

8 , f o
4 , f o

5 . Periodogramy dla kolejnyh osylaji przedstawione s¡ narysunku 5.25. Cz�stotliwo±¢ o do±¢ silnej amplitudzie zmian f3 = 0.737517 d−1 mo»nauzna¢ za wynik detekji znanej f o
4 = 0.7394 d−1. Podobnie jak w przypadku detekjiPeriod04, f2 ≈ 0.901 d−1 ma znaz¡o mniejsz¡ warto±¢ od f o

8 = 0.91442 d−1. Oba kodyznajduj¡ z�stotliwo±¢ f7 ∼ 7.17 d−1, ho¢ przy zastosowaniu mniejszego kroku próbko-wania (0.001 zamiast 0.01 d−1) znajdowana jest wówzas z�stotliwo±¢ 8.1771± 0.0012.Cz�stotliwo±i te nale»¡ do trzeh aliasów jednodniowyh (panel Data-6f rysunku 5.25) oporównywalnyh amplitudah, z pikiem na 7.17 d−1 jako entralnym. Pik na okoªo 8.17d−1 ma zbli»on¡ warto±¢ do z�stotliwo±i f o
10 = 8.1861 d−1. Z drugiej strony, zwi�ksze-nie kroku próbkowania w kodzie Period04 nie prowadzi do wykryia piku na okoªo 8.18d−1. Ostatnia z podanyh z�stotliwo±i dla serii 2011, f10 = 6.952351± 0.000615 d−1,jest zbli»ona warto±i¡ do znanej f o

7 = 6.9776± 0.0005 d−1. Jednak»e, ró»nia pomi�dzyobiema warto±iami przekraza podane bª�dy. Osylaja f5 = 1.1285 d−1, o wi�kszejamplitudzie zmienno±i ni» znana z�stotliwo±¢ okoªo f4 = 6.016 d−1. Z z�stotliwo±i1.1285 d−1 wynika okres okoªo 21 h, zyli typowej separaji pomi�dzy kolejnymi noamiobserwayjnymi. 115



5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdSeria 2007 opróz gªównej pulsaji wykazuje dwie dªugookresowe zmienno±i f2 =

0.68080 ± 0.00134 i f4 = 0.8759 ± 0.0013 d−1, bliskie znanyh warto±i f o
3 = 0.6824 i

f o
6 = 0.8855 d−1.W serii 2008 tylko z�stotliwo±¢ f1 = 6.589 d−1 mo»na zidenty�kowa¢ jako pulsaj�gwiazdy (mod radialny fundamentalny).W dªugobazowej serii 2007-2008 znalezione s¡ trzy osylaje f2 = 0.682247±0.000026,f4 = 0.909545 ± 0.00008 i f5 = 6.029958 ± 0.000057 d−1. Ostatnia zmienno±¢ (f5) jestporównywalna z z�stotliwo±i¡ f o

12 = 6.0273±0.0005 d−1, jako prawdopodobny skªadnikrozszzepienia rotayjnego (m = 1) modu dipolowego f o
5 = 6.016 d−1. Dodatkowo, wserii tej wykrywana jest zmienno±¢ f7 = 6.94475±0.00007 d−1 zbli»ona do f10 = 6.952351d−1 (z serii 2011). Analiza danyh z trzeh lat (2007-2011) te» wskazuje na uprzednioznalezion¡ z�stotliwo±¢ f10 = 6.029202± 0.000009 d−1.Tablia 5.15: Lista z�stotliwo±i i ih amplitudy uzyskanyh z krzywyh pr�dko±i ra-dialnyh wykrytyh przy u»yiu programu ZUZA. Analiza przedstawiona jest dla trzehepok 2007, 2008, 2011 oraz dwóh poª¡zonyh 2007-2008 oraz wszystkih 2007-2011. Dlaznalezionyh z�stotliwo±i podane s¡ amplitudy zmienno±i.2007 2008 2011 2007-2008 2007-2011d−1 Power d−1 Power d−1 Power d−1 Power d−1 Powerf1 6.5898 217.4 6.5898 87.5 6.5893 701.3 6.5897 189.8 6.5829 226.8f2 0.6808 155.3 0.5405 474.6 0.9009 259.2 0.6823 187.2 0.9093 80.0f3 5.1265 26.8 6.1735 26.8 0.7375 117.9 1.5798 64.1 6.5986 57.9f4 0.8759 27.5 5.0401 26.3 6.0163 53.2 0.9096 21.7 5.9994 31.4f5 6.0514 24.6 7.3488 15.7 1.1285 75.3 6.0300 25.8 5.7700 24.6f6 7.1082 11.7 0.4387 6.7 0.5826 27.9 2.4371 20.5 0.3099 23.3f7 9.3173 8.6 9.9680 1.5 7.1760 30.4 6.9448 20.5 7.3382 26.6f8 6.7879 9.4 9.7718 1.0 4.4104 26.2 8.2690 13.7 6.2286 28.8f9 5.5368 7.3 9.5012 0.9 9.0975 25.9 7.6306 13.5 6.2281 29.8f10 0.1163 7.8 1.6800 0.7 6.9524 26.6 8.2700 13.8 6.0292 27.1W danyh fotometryznyh znajdowane s¡ z�stotliwo±i ∼ 0.07− 0.06 d−1 z bardzoniskimi amplitudami. Osylaje te odpowiadaj¡ okresom okoªo 14 − 16 dni. Z kolei, wdanyh spektroskopowyh wykrywane s¡ wy»sze z�stotliwo±i z zakresu 0.09−0.08 d−1,z niskim S/N lub maª¡ amplitud¡ moy. Zmienno±i te odpowiadaj¡ okresom ∼ 11− 12dni, które bardzo dobrze odtwarzaj¡ wyra¹ne maksima w krzywej danyh z 2011 roku. Jestto nowy wynik uzyskany w niniejszej pray. Jednak»e, brak peªnego wytªumazenia dla116



5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazd
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Rysunek 5.25: Widma fourierowskie dla kolejnyh etapów ekstrakji z�stotliwo±i z krzy-wej pr�dko±i radialnyh 2011 dla gwiazdy γ Peg, wykonane programem ZUZA.tak niskih z�stotliwo±i. Najprawdopodobniej, z�stotliwo±i te nie nale»¡ do pulsajigwiazdowej a mog¡ by¢ zwi¡zane z ukªadem gwiazdy γ Peg, np. z ruhem orbitalnym lubinnym zjawiskiem.Modele sejsmizne, dopasowuj¡e dwie zidenty�kowane osylaje f1 ∼ 6.59 i f5 ∼ 6.02d−1, odpowiednio jako ℓ = 0 fundamentalny i ℓ = 1 mod g niskiego rz�du, wskazuj¡na istnienie niewykrytyh dot¡d pulsaji. Wynik ten staª si� powodem dla poszukiwa«nowyh z�stotliwo±i. Dªugobazowe dane (serie 2007-2008 i 2007-1011) wykazuj¡ wieledªugih przerw obserwayjnyh, a znalezione w tyh krzywyh z�stotliwo±i maj¡ maªeamplitudy. Tylko kilka znalezionyh z�stotliwo±i mo»na porówna¢ do uprzednio znale-zionyh przez Handler et al. (2009). Kolejno±¢ detekji pomi�dzy kodami Period04 i ZUZAspowodowana jest blisko±i¡ z�stotliwo±i do poziomu szumu. Algorytmy u»ytyh kodówwykorzystuj¡ ró»ne podej±ia do wpªywu szumu na znalezion¡ z�stotliwo±¢. Kod ZUZAposiada lepsze rozwi¡zanie tego problemu, o równie» mo»na zauwa»y¢ w mniej zaszu-mionyh periodogramah wykrytyh z�stotliwo±i. Kod ten równie» jest u»ytezniejszyprzy analizie fourierowskiej krzywyh pr�dko±i radialnyh z maª¡ ilo±i¡ punktów po-miarowyh. Dla wyników otrzymanyh kodem ZUZA, z�stotliwo±i o du»yh amplitudahmoy (> 50) znalezione w serii 2011 mo»na przyj¡¢ jako wynik detekji pulsaji.Dodatkowa dyskusja znalezionyh osylaji przeprowadzona jest w nast�pnym roz-dziale, przy astrosejsmologii tej gwiazdy. Na rysunku 5.26 przedstawione s¡ wybranez�stotliwo±i z analizy kodami Period04 i ZUZA (linie i¡gªe) w porównaniu ze znanymipulsajami gwiazdy (linie przerywane). Poddane dalszej analizie zostan¡ nast�puj¡e z�-117
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdstotliwo±i: typu SPB - 0.683, 0.876, 0.901 i 0.91 d−1 oraz typu β Cep - 6.0296, ∼ 6.95i 9.1224 d−1. Spo±ród podanyh z�stotliwo±i, osylaj� typu SPB 0.901 d−1 równie»mo»na uzna¢ za now¡, wykryt¡ w niniejszej pray.
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Rysunek 5.26: Wybrane z�stotliwo±i (linie i¡gªe) znalezione przy pomoy kodówPeriod04 i ZUZA przy analizie krzywyh pr�dko±i radialnyh γ Peg. Osylaje porów-nane s¡ ze znanymi pulsajami gwiazdy (linie przerywane).
5.3.4 ιHerulis
ιHer (HD160762) klasy�kowana jest jako typu SPB, spektroskopowo podwójna o typiewidmowym B3 IV. Z wyznaze« Abt et al. (2002) wynika niska pr�dko±¢ rotaji, v sin i = 0kms−1. Chapellier et al. (2000) badaj¡ kilka serii obserwaji fotometryznyh i spektro-skopowyh. Dane skªadaj¡ si� z kilkudziesi�iu dni rozªo»onyh w okresie 10 lat i uwzgl�d-niaj¡ obszerne dane z innyh ¹ródeª. Znalezionyh jest kilka z�stotliwo±i, jednoznazniepotwierdzon¡ f1 = 0.28671 d−1 i trzy dodatkowe: f2 = 0.43 d−1 wykrywan¡ w wi�k-szo±i badanyh serii, f3 = 0.766 d−1 tylko w jednej serii oraz f4 = 0.2483 d−1 tylkow dªugobazowej i jednorodnej serii danyh z Hipparos'a. Periodogramy dla tyh osy-laji wskazuj¡ tak»e na sªabe piki w zakresie z�stotliwo±i 6 − 8 d−1 oraz powy»ej 15d−1, lez Chapellier et al. przypisuj¡ je przej±iowym zjawiskom. Autorzy wyznazaj¡okres orbitalny P = 112.825(8) dni (≡ 0.008863 d−1) o amplitudzie kilku kms−1 i od-powiadaj¡y temu okresowi ruh po bardzo eliptyznym torze (e = 0.55). Na podstawiedetekji wysokih i niskih z�stotliwo±i oraz pozyji na diagramie HR, proponowanajest klasy�kaja gwiazdy jako hybrydy typu β Cep/SPB. W okresie 10 lat obserwowanajest du»a zmienno±¢ w amplitudzie jasno±i. Wykryte przez Chapellier et al. zmienno±i118
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdpodane s¡ w tabeli 5.16. Analiza krzywyh jasno±i przez Handler (2009) nie potwierdza»adnej z tyh z�stotliwo±i, o mo»na przypisa¢ zmianom amplitudy zauwa»onym przezpoprzednih autorów.Tablia 5.16: Cz�stotliwo±i w d−1 wykryte przez Chapellier et al. (2000) dla ιHer.
f1 f2 f3 f40.28671 0.43 0.766 0.2483Wykorzystuj¡ 0.5 metrowy teleskop PST (Pozna« Spetrosopi Telesope) pod Po-znaniem, przeprowadzone zostaªy obserwaje w 2008 i 2010 roku. Uzyskanyh jest w sumie118 widm typu Ehélle, w zakresie widmowym 4280− 7500 Å. W epoe 2008 znajduje si�84 widm rozªo»onyh w okresie 21 dni, natomiast w epoe 2010 zebrane s¡ 34 widma wi¡gu dwóh kolejnyh noy obserwayjnyh (tabela 5.17). Zmierzone wzgl�dne pr�dko±iradialne (wzgl�dem jednego z widm), wykorzystane s¡ do analizy fourierowskiej progra-mami Period04 i ZUZA. Rozkªad punktów pomiarowyh przedstawiony jest na rysunku5.27, dla epoki 2008 na górnym panelu i dla epoki 2010 na dolnym panelu. Ze wzgl�duna niejednorodny rozkªad tyh punktów analiza wykonana jest dla nast�puj¡yh danyhserii obserwayjnyh:

• '08 − aªa epoka 2008,
• '10 − aªa epoka 2010,
• '08-'10 − dªugobazowa 2008 i 2010,
• 3d'08 − trzy kolejne noe obserwayjne z 2008 r.,
• 3d'08-'10 − dªugobazowa 3d'08 i 2010,
• 4d'08 − ztery pierwsze noe obserwayjne z 2008 r.,
• 4d'08-'10 − dªugobazowa 4d'08 i 2010.5.3.4.1 Period04Wyniki analizy przedstawione s¡ w tabeli 5.18, dla siedmiu rozwa»anyh serii obserwa-yjnyh. W ztereh seriah danyh ('08, '08-'10, 3d'08-'10 i 4d'08-'10) znajdowana jestz�stotliwo±¢ z amplitud¡ > 1 kms−1 okoªo 0.55 d−1, o odpowiada okresowi okoªo 1.82dnia. Cz�stotliwo±¢ f4 = 6.2 d−1 (dla serii '08-'10) z nisk¡ amplitud¡ nale»y do zakresu, z119



5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdTablia 5.17: Charakterystyka serii widm dla ιHer, obserwaji przeprowadzonyh podPoznaniem teleskopem PST w latah 2008 i 2010.
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HJD-2450000Rysunek 5.27: Wzgl�dne pr�dko±i radialne dla gwiazdy ιHer, dla dwóh epok obserwa-yjnyh 2008 (górny panel) i 2010 (dolny panel).którego osylaje przypisywane s¡ przej±iowej naturze przez Chapellier et al.. Dªugookre-sowe zmienno±i (< 3 d−1) s¡ wynikiem rozkªadu punktów obserwayjnyh i z niskimistosunkami sygnaªu do szumu (S/N < 3). Analiza serii 3d'08-10, ujawnia dwie osylaje:f1 = 0.5577 d−1 (z amplitud¡ 1.61) i osylaj� f2 = 0.000648 d−1 (P ∼ 1543 d - okoªo4.2 lat). Jednak»e, po dopasowaniu obu z�stotliwo±i iteraje programu Period04 niezbiegaj¡ si�. Z tego powodu f2 nie jest uwzgl�dniana w wynikah tabeli 5.28. Analiza serii'10 wykazuje z�stotliwo±¢ 0.4682 d−1 o najwi�kszej amplitudzie, któr¡ przypisa¢ mo»naefektowi obserwayjnemu. Osylaja ta odpowiada okresowi ∼ 2.14 d, który jest bliskidwukrotnej warto±i okresu obserwayjnego epoki 2010, okoªo ∼ 2.35 d. Zbli»ony okreswynika z niepotwierdzonej z�stotliwo±i 0.43 d−1, wykrytej przez Chapellier et al. od-powiadaj¡ej warto±i ∼ 2.33 d. Periodogramy dla kolejnyh z�stotliwo±i znalezionyhw serii '08 (z najwi�ksz¡ ilo±i¡ punktów pomiarowyh) przedstawione s¡ na rysunku 5.28.Widma amplitud posiadaj¡ du»e zaszumienie, a wykryte osylaje maj¡ wiele jednodnio-120

Chapter4/Chapter4Figs/EPS/IH_rv.eps


5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdwyh aliasów. Dla pozostaªyh badanyh okresów obserwayjnyh widozne jest wi�kszezaszumienie. W dwóh seriah, 3d'08 i 4d'08 wykryte s¡ z�stotliwo±i, odpowiednio0.7607 i 0.7457 d−1.Tablia 5.18: Lista wykrytyh z�stotliwo±i i ih amplitudy dla analizy ιHer, przepro-wadzonej programem Period04. Period04'08 '10 '08-'10 3d'08 3d'08-'10 4d'08 4d'08-'10d−1 kms−1 d−1 kms−1 d−1 kms−1 d−1 kms−1 d−1 kms−1 d−1 kms−1 d−1 kms−1f1 0.5501 1.4 0.4682 1.4 0.5500 2.1 0.7607 1.5 0.5578 1.61 0.7457 2.3 0.5435 1.6f2 1.2725 0.8 6.7248 0.1 0.0995 0.7 3.8078 0.1 0.3704 1.3 0.0931 3.2f3 4.1481 0.4 1.4253 0.9 0.6477 0.7f4 2.9033 0.2 6.2005 0.2f5 9.7293 0.1 4.8405 0.2
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Rysunek 5.28: Widma fourierowskie amplitud zmienno±i znalezionyh w krzywej pr�d-ko±i radialnyh ιHer dla epoki '08, otrzymane programem Period04.
5.3.4.2 ZUZADla uzyskania podobnej dokªadno±i próbkowania (jak przez Period04), analiza danyhz epoki 2008 i 2010 przeprowadzona jest z krokiem 0.001 d−1, a pozostaªe serie obserwa-yjne z dokªadno±i¡ 0.01 d−1. Zebrane wyniki znalezionyh z�stotliwo±i przedstawione121
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazds¡ w tabeli 5.19. Analiza serii '08 potwierdza wyst�powanie osylaji okoªo 0.55 d−1, na-tomiast w pozostaªyh (poza '10) seriah z najwi�kszymi amplitudami znajdowane s¡osylaje z zakresu 0.74−0.78 d−1. W serii '08 znalezione s¡ dwie zbli»one z�stotliwo±if3 = 0.9221 ± 0.0011 i f4 = 0.9001 ± 0.0015 d−1, gdzie ostatnia wykazuje du»o aliasówjednodniowyh widoznyh na rysunku 5.29 (panel Data-3f). Ostatnia z�stotliwo±¢ w tejserii f5 = 0.19289±0.00002 d−1, odpowiadaj¡a okresowi okoªo 5.2 dnia, mo»e wskazywa¢na okres rotaji gwiazdy.Ze wzgl�du na du»¡ niejednorodno±¢ rozkªadu punktów pomiarowyh w zasie jak iw amplitudzie zmian, najodpowiedniejsze serie danyh do analizy fourierowskiej to 4d'08i 3d'08. Cz�stotliwo±i znalezione w tyh dwóh seriah to: f4d081 = 0.7528 ± 0.0019 orazf3d081 = 0.7784 ± 0.0156 d−1. Warto±i te zgadzaj¡ si� z osylajami znalezionymi wpoprzednim paragra�e: f4d081 = 0.746 ± 0.001 i f3d081 = 0.761 ± 0.007 d−1. Wyniki tezbie»ne s¡ z detekj¡ przez Chapellier et al. z�stotliwo±i f3 = 0.766 d−1 (tabela 5.16na stronie 119).Tablia 5.19: Lista wykrytyh kolejnyh z�stotliwo±i i ih amplitudy dla analizy ιHer,przeprowadzonej programem ZUZA. ZUZA'08 '10 '08-'10 3d'08 3d'08-'10 4d'08 4d'08-'10d−1 Power d−1 Power d−1 Power d−1 Power d−1 Power d−1 Power d−1 Powerf1 0.5428 196.6 0.3624 1278.4 0.7500 174.0 0.7784 356.7 0.7487 547.6 0.7528 749.1 0.7475 305.8f2 1.9021 40.4 8.5513 15.0 0.1310 95.3 5.0428 8.4 3.1138 31.1 3.4435 8.1 3.1624 25.8f3 0.9221 22.7 2.5663 48.1 2.7602 12.7f4 0.9004 21.8 4.1788 21.4f5 0.1929 24.3 1.5227 11.2Wybrane z�stotliwo±i wykryte przez programy Period04 i ZUZA, lez o niskih war-to±iah S/N , uwzgl�dnione s¡ przy konstruowaniu modeli sejsmiznyh opisanyh w roz-dziale 6. Osylaje te przedstawione s¡ na rysunku 5.30 (linie i¡gªe) w porównaniu zeznanymi pulsajami gwiazdy (linie przerywane). Wybrane z�stotliwo±i to: 0.468 d−1oraz grupa trzeh osylaji w pobli»u 0.77 d−1.5.3.5 ζ Cassiopeiae
ζ Cas (HD3360) przypisuje si� typ widmowy B2 IV i jasno±¢ wizualn¡ V = 3.67 mag,pierwotnie sklasy�kowana jako 53Per (Smith and Karp 1976). Gwiazdy tego typu wyka-zuj¡ zmienno±¢ pro�li linii z okresami rz�du jednego dnia, dopiero Waelkens (1991) zalizaj¡ do nowej klasy gwiazd typu SPB. Lefever et al. (2010) podaje temperatur� 22 000 K i
log g = 3.8 oraz przewidywan¡ pr�dko±i¡ rotaji v sin i = 18±2 kms−1. Morel et al. (2008)122



5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazd

1 2 3 4 5 6 7 8 9

20

 

Data - 4ff
5

 

 

frequency [cd-1]

20

 

Data - 3ff
4

 

  

20

40 Data - 2f
f
3

 

 

 

P
ow

er
50

Data - 1f
f
2

  

 

 

100

200
Data

  

 

 

f
1

Rysunek 5.29: Widma fourierowskie amplitud zmienno±i znalezionyh w krzywej pr�d-ko±i radialnyh ιHer dla epoki '08, otrzymane programem ZUZA.
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdpodaje podobna warto±¢ v sin i oraz wyznazon¡ pr�dko±¢ rotaji vrot = 55 ± 28 kms−1.Wynik otrzymany jest na podstawie oszaowa« promienia z modeli ewoluyjnyh orazzaªo»enia, i» powtarzaj¡e si� zmiany w ultra�oletowyh liniah wiatru mog¡ by¢ identy-�kowane z okresem rotaji. Pulsaja nieradialna gwiazdy wi¡zana jest z z�stotliwo±i¡
f1 = 0.64 d−1, dla której Neiner et al. (2003) szauj¡ stopie« pulsaji ℓ = 2 ± 1. Rz�duazymutalnego m nie wyznazono, lez autorzy sugeruj¡ identy�kaj� jako mod wstezny(m < 0). Dodatkowo, wykrywane s¡ w danyh dwie sªabe z�stotliwo±i f = 1.21 d−1(mo»liwie pierwszy owerton f1) oraz jednodniowy alias f = 1.64 d−1. Neiner et al.potwierdzaj¡ okres zmian pola magnetyznego z okresem 5.37045(8) dnia (frot = 0.186d−1). Oszaowania temperatury efektywnej gwiazdy wskazuj¡ na 20 426 K, okoªo 1000K ni»sza od wyniku niniejszej pray 21 449 K. Jasno±¢ (logL = 3.74 ± 0.16) podawanaprzez Neiner et al. jest ni»sza od warto±i wyznazonej w naszej pray 3.89 ± 0.07, lezw graniah bª�dów.Pr�dko±i radialne wyznazone s¡ na podstawie obserwaji spektroskopowyh wyko-nanyh 0.5 metrowym teleskopem PST i przedstawione na rysunku 5.31. Szzegóªowaharakterystyka serii obserwayjnyh podana jest w tabeli 5.20. Dane zebrane s¡ dlatrzeh epok: 2008 r., 2009 r. i 2010 r.. W 2008 roku zakres obserwaji obejmuje sze±¢ dnirozªo»onyh w okresie okoªo 139 dni, w sumie 38 punktów pomiarowyh. W 2009 roku do-st�pna jest tylko jedna no obserwayjna z 10 widmami, natomiast w 2010 roku w okresieokoªo 12 dni obserwaje pokrywaj¡ 3 noe. Wyznazone pr�dko±i radialne s¡ wzgl�dne,tzn. za wzorze przyj�te jest jedno z widm, w tym przypadku drugi punkt z epoki 2009.Pr�dko±i korelowane s¡ w zakresie widmowym 4500 − 6000 Å, z typowym bª�dem dlaepok 2008 i 2010 okoªo ±1 kms−1, natomiast dla pomiarów z epoki 2009 bª�dy s¡ rz�du
0.1 − 0.2 kms−1. Dla porównania niezale»nie otrzymanyh wyników, krzywe pr�dko±iradialnyh analizowane s¡ programami Period04 i ZUZA, oddzielnie serie 2008 r. i 2010r., (oznazane '08 i '10), dªugobazowa trzeh epok ('08 - '10) oraz dªugobazowa danyhtylko z epok 2008 r. i 2010 r. ('08 & '10).Tablia 5.20: Charakterystyka serii widm dla ζ Cas, obserwaji przeprowadzonyh podPoznaniem w latah 2008 - 2010.

δT T N Nobs2008 139 9 7 382009 0.09 2 2 102010 12 8 3 39
∆T Ttot Ntot888 20 12 87
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∼ 110 d i pozostaªe ∼ 30 d. Oddzielnie dla obu z�±i serii '08 odj�ta jest u±redniona pr�d-ko±¢ radialna. Pr�dko±¢ ta oblizona jest osobno dla ka»dego zakresu zasowego. Ponownaanaliza dostosowanej aªej krzywej '08 podaje z�stotliwo±¢ 1.3923 d−1 (A ≈ 0.4 kms−1)natomiast dla dªugobazowyh krzywyh '08-'10 i '08 & '10 otrzymuje si�, odpowiednio0.0120 d−1 (A = 1.4 kms−1) i 0.9530 d−1 (A = 1.2 kms−1), z odpowiednimi stosunkamisygnaªu do szumu S/N = 2.0, 2.1 i 2.5. Ka»da z tyh z�stotliwo±i dopasowuje jedynie125
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazd
Tablia 5.21: Lista wykrytyh z�stotliwo±i i ih amplitudy dla analizy ζ Cas, przepro-wadzonej programem Period04 dla ztereh serii obserwayjnyh: '08, '10, '08-'10 oraz'08&'10. Period04'08 '10 '08-'10 '08&'10d−1 kms−1 d−1 kms−1 d−1 kms−1 d−1 kms−1f1 0.9101 1.3 3.2438 0.4 0.0120 1.5 0.9092 1.3f2 4.2993 0.2 8.7197 0.1 2.0507 0.3 3.2467 0.4f3 9.2666 0.5 0.4112 0.6 4.9576 0.2f4 5.1537 0.5 3.7902 0.3 9.6104 0.2f5 9.9756 0.2 9.1816 0.1 9.7292 0.2
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Rysunek 5.32: Przykªadowe periodogramy dla z�stotliwo±i wykrytyh w krzywej pr�d-ko±i radialnyh ζ Cas dla epoki 2008, uzyskane programem Period04.
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazdkrzyw¡ sinusoidaln¡ o odpowiednih okresah: 0.718 d, 83.3 d i 1.05 d, odtwarzaj¡ ±rednirozkªad punktów.5.3.5.2 ZUZADla identyznyh i¡gów zasowyh wykonana jest analiza programem ZUZA, której wy-niki podane s¡ w tabeli 5.22. Po±ród znalezionyh osylaji tylko jedna z�stotliwo±¢ zbardzo du»a amplitud¡ si� powtarza w trzeh seriah '08, '08&'10 oraz '08-'10, o ±redniejwarto±i f1 ≈ 0.1902 d−1. Dla serii 2008 kolejne znalezione zmienno±i maj¡ maªe ampli-tudy i nie odznazaj¡ si� wyra¹nie w widmah fourierowskih. Widma fourierowskie naprzykªadzie wykrytyh z�stotliwo±i serii '08 przedstawione s¡ na rysunku 5.33. Pierwszyperiodogramy ujawnia pik zmienno±i okoªo 1.1 d−1 z amplitudami zmienno±i > 100,odpowiadaj¡y okresowi okoªo 22 h o mo»e by¢ wynikiem rozkªadu danyh obserwayj-nyh. W serii '08-'10 wykryty jest jednodniowy alias tej zmienno±i f2 ∼ 2.1 d−1, jakogrupa osylaji zauwa»alna równie» na periodogramie dla f1 (panel Data rysunku 5.33).Jeden z pików odpowiada z�stotliwo±i ∼ 2.09 d−1 o stanowi wielokrotno±¢ gªównejosylaji ∼ 0.19 d−1 (11 f1). Dodatkowy alias znajdowany jest tak»e w pobli»u 0.1 d−1.Mo»na wi� przyj¡¢, »e jednodniowe aliasy tej z�stotliwo±i nie s¡ pulsajami gwiazdy,pomimo du»yh amplitud zmienno±i.Cz�stotliwo±¢ f1 = 0.1902 d−1 (P ∼ 5.26 d) ma bardzo zbli»on¡ warto±¢ do przewi-dywanej z�stotliwo±i rotaji frot ≈ 0.186 d−1 (P = 5.38 d) podanej przez Neiner etal. Ró»nia pomi�dzy dwoma okresami osylaji wynosi ∼ 3 godziny. Czy ró»nia taspowodowana jest lepsz¡ jako±i¡ danyh obserwayjnyh Neiner et al., lub w ogóle niejest zwi¡zana z rotaj¡? Na hwil� oben¡ nie mo»na poda¢ jednoznaznej odpowiedzi.W niniejszej analizie pr�dko±i radialnyh nie znaleziono dokªadnego odpowiednika dlaznanej z�stotliwo±i f = 0.64 d−1. Wykryta jako z�stotliwo±¢ o zbli»onej warto±i wserii '08-'10, f3 = 0.659 d−1.Spo±ród z�stotliwo±i znalezionyh programem Period04, »adna nie mo»e by¢ uznanaza wynik pulsaji ζ Cas. Zebrane pomiary spektroskopowe pr�dko±i radialnyh s¡ niewy-starzaj¡e do uzyskania wi¡»¡yh wyników. W przypadku wyników kodu ZUZA, tylkodwie z�stotliwo±i zasªuguj¡ na uwag�. Pierwsza, znajdowana jest w ka»dej dªugobazo-wej serii obserwayjnej z najwy»sz¡ amplitud¡, która potenjalnie jest odpowiedzialna zaokres rotaji gwiazdy (∼ 0.19 d−1). Druga, o bardzo niskiej amplitudzie (okoªo 5% gªów-nej osylaji) i o zbli»onej warto±i do znanej pulsaji ζ Cas (0.64 d−1). Wynik Neiner etal. identy�kuje pulsaj� jako mod wstezny (m < 0), przez o wykryta z�stotliwo±¢ wniniejszej pray (0.659 d−1) mo»e by¢ modem post�powym (m > 0) lub entralnym skªad-nikiem (m = 0). Jak w przypadku danyh spektroskopowyh dwóh poprzednih gwiazd127



5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazd
Tablia 5.22: Lista wykrytyh z�stotliwo±i i ih amplitudy dla analizy ζ Cas, przepro-wadzonej programem ZUZA dla ztereh serii obserwayjnyh: '08, '10, '08-'10 i '08&'10.ZUZA'08 '10 '08-'10 '08&'10d−1 Power d−1 Power d−1 Power d−1 Powerf1 0.1905 173.0 1.0804 292.9 0.1900 349.4 0.1900 213.3f2 9.5058 8.0 9.8668 3.7 2.1102 32.7 3.4447 26.9f3 9.9145 7.4 0.6590 16.7 8.9524 20.6f4 9.4213 2.6 4.8153 9.5 1.2798 11.1f5 7.2657 2.9 5.6609 7.7 9.0099 7.7
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Rysunek 5.33: Przykªadowe periodogramy dla z�stotliwo±i wykrytyh w krzywej pr�d-ko±i radialnyh ζ Cas dla epoki 2008, uzyskane programem ZUZA.
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5.3 Widma osylaji wybranyh gwiazd(γ Peg i ιHer), elem tej analizy jest znalezienie nowyh z�stotliwo±i w poszukiwaniupulsaji hybrydowyh typu β Cep/SPB. Wyniki analizy fourierowskiej zostan¡ uwzgl�d-nione przy modelah ewoluyjnyh ζ Cas, w nast�pnym rozdziale. Wybrane z�stotliwo±iprzedstawione s¡ na rysunku 5.34 (linie i¡gªe) w porównaniu ze znan¡ pulsaj¡ gwiazdyi jej prawdopodobnym pierwszym owertonem (linie przerywane). Wybrane z�stotliwo±ito: 0.659, 0.91 i 3.45 d−1.
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frequency [cd-1]Rysunek 5.34: Wybrane z�stotliwo±i (linie i¡gªe) znalezione przy pomoy kodówPeriod04 i ZUZA przy analizie krzywyh pr�dko±i radialnyh ζ Cas. Osylaje porów-nane s¡ ze znanymi pulsajami gwiazdy (linie przerywane).
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Rozdziaª 6Astrosejsmologia wybranyh gwiazd
6.1 Modele sejsmizneModelowanie sejsmizne polega na konstruowaniu modeli, któryh osylaje odpowiadaj¡danym obserwayjnym. Dotyzy to indywidualnyh z�stotliwo±i (o najmniej kilku) jaki zakresu wzbudzanyh modów osylaji. Modele uzyskiwane s¡ poprzez dobranie nast�-puj¡yh parametrów: zawarto±i wodoru i metali (X,Z), aªkowitej masy i temperaturyefektywnej (M, log Teff). W rozdziale tym, przedstawione modele ν Eri i γ Peg opieraj¡ si�na dopasowaniu kilku obserwowanyh z�stotliwo±i, oraz ih stopnia pulsaji (ℓ) i rz�duradialnego (n). Dopasowywane s¡ trzy obserwowane z�stotliwo±i, zatem zmianie ulegaj¡trzy globalne parametry modelu. Zwyzajowo s¡ to kombinaje metalizno±i Z, masy
M i temperatury efektywnej Teff , natomiast wybrana poz¡tkowa zawarto±¢ wodoru jeststaªa. Modelowanie sejsmizne dla tyh gwiazd nie uwzgl�dnia rotaji, wi� nie rozwa»anejest dopasowanie rz�du azymutalnego (m) z�stotliwo±i nieradialnyh. Dla gwiazd ιHer i
ζ Cas modele opieraj¡ si� jedynie na oszaowaniah ewoluyjnyh wzgl�dem wyznazonejpozyji na diagramie HR, temperatury efektywnej (log Teff) i jasno±i (logL). W mode-lah gwiazd typu B i¡gu gªównego, dla parametru konwekji zaªo»ona jest staªa warto±¢
αMLT = 0.5 oraz z reguªy nie uwzgl�dnia si� przestrzeliwania.W elu oszaowania dokªadno±i dopasowania modelu, wprowadzona jest wielko±¢ χ2 izde�niowana jest jako suma kwadratów ró»ni z�stotliwo±i obserwowanej i modelowanej(O-C) wedªug wzoru:

χ2 =
n

∑

i=1

(

f i
o − f i

m

)2

. (6.1)We wzorze f i
o i f i

m, odpowiednio oznazaj¡ i-te z�stotliwo±i obserwayjne i modelo-wane. Wspóªzynnik ten lizony jest dla pi�iu z�stotliwo±i pulsaji (n = 5), trzehdopasowanyh i dwóh dodatkowyh posiadaj¡yh wzgl�dnie pewne identy�kaje modów(wszystkie typu β Cep). Trzy pierwsze pulsaje w zbudowanyh modelah dopasowane s¡z dokªadno±i¡ rz�du 10−3 − 10−4 d−1. Z rodziny skonstruowanyh modeli, w któryh130



6.2 Zmiany nieprzezrozysto±idopasowane s¡ trzy z�stotliwo±i i ró»ni¡yh si� parametrami Z,M, Teff , wybierany jestmodel z najmniejszym odhyleniem χ2.6.2 Zmiany nieprzezrozysto±iCz�±¢ wyników przedstawionyh w dalszej z�±i rozdziaªu opiera si� na wprowadze-niu zmian nieprzezrozysto±i w jednym lub w dwóh obszarah otozki gwiazdowej.Zmiany nieprzezrozysto±i wprowadzane s¡ w elu otrzymania lepszego dopasowaniaobserwowanyh z�stotliwo±i oraz niestabilno±i odpowiednih modów osylaji. W pa-ragra�e tym, przedstawiony jest opis wprowadzenia zmian nieprzezrozysto±i do koduewoluyjnego Warsaw-New Jersey. W tym elu wykorzystywana jest funkja w postai
f(x) = b · exp[−a (x − x0)

2]. Parametr b opisuje amplitud� zmian, parametr a deydujeo ksztaªie pro�lu amplitudy zmian (jego szeroko±¢), natomiast x0 jest lokalizaj¡ maksi-mum funkji. Funkja ta implementowana jest do kodu przy oblizeniah κ dla modelupoz¡tkowego (na ZAMS) o zadanyh parametrah poz¡tkowyh, w postai nast�puj¡-ego wzoru:
κmod = κ ·

[

1 + b · e−a(log T−log T0)2
]

, (6.2)Poªo»enie punktu log T0 dobierane jest w zale»no±i od budowanego modelu, zmieniaj¡esi� w zakresie log T0 = 5.3−5.45 w pobli»u maksimum Z-bump'u. Jako podstawowa przyj-mowana jest warto±¢ log T0 = 5.35. Punkt ten zwi¡zany jest z warstw¡, w której pohodna
κT = (∂ log κ/∂ log T ) jest najszybiej rosn¡¡ na zewn¡trz funkj¡, tzn. z najwi�kszymwkªadem do wzbudzania pulsaji typu β Cepi SPB. Równoze±nie, w niektóryh modelahwprowadzona jest mody�kaja κ w innym miejsu otozki. Wówzas, maksimum funkjitypowo zakªadany jest dla warto±i log T00 = 6.3, w pobli»u maksimum nieprzezrozy-sto±i DOB. W elu prawidªowego uwzgl�dnienia wprowadzonyh zmian, koniezne jestrównie» zmody�kowanie oblizanej w kodzie pohodnej κT . Po zró»nizkowaniu wzoru6.2 wzgl�dem log T otrzymywana jest nast�puj¡a zale»no±¢:

κT,mod = κT − 2 log e · a ·
log T − log T0

1
b
· ea(log T−log T0)2 + 1

. (6.3)Dla tak przyj�tej formy mody�kaji κ, warto±¢ b = 1 odpowiada dwukrotnemu wzrostowinieprzezrozysto±i w punkie log T0. W przypadku parametru odpowiadaj¡ego za sze-roko±¢ pro�lu amplitudy zmian, przyj�ta standardowa warto±¢ a = 30. Jednak»e, w kilkumodelah sejsmiznyh u»ywane s¡ inne warto±i.
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6.3 ν Eridani6.3 ν Eridani6.3.1 Modele bez zmian nieprzezrozysto±iPodstaw¡ w budowaniu modeli sejsmiznyh ν Eri jest odtworzenie trzeh obserwowanyhz�stotliwo±i: f1 = 5.7633 d−1, f4 = 5.6372 d−1 i f6 = 6.2438 d−1. Podane informajew tabeli 5.8 (na stronie 103) identy�kuj¡ te trzy z�stotliwo±i jako mod radialny funda-mentalny (p1), dipolowy grawitayjny (g1) oraz dipolowy akustyzny (p1), odpowiednio.Dwa mody dipolowe s¡ entralnymi skªadnikami trypletów, któryh skªadniki o rz�dahazymutalnyh m 6= 0 nie s¡ brane pod uwag� ze wzgl�du na zaªo»enie vrot = 0 kms−1.Otrzymane modele porównywane s¡ z obserwayjn¡ pozyj¡ gwiazdy na diagramie HR,na podstawie warto±i podanyh w tabeli 4.3 (strona 60) z nast�puj¡¡ temperatur¡ ijasno±i¡:
log Teff = 4.3437± 0.0065, logL/L⊙ = 3.7676± 0.1534. (6.4)Oblizenia przeprowadzone s¡ z u»yiem trzeh mieszanek hemiznyh GN93, A04 iA09. Modele polizono ze standardowymi i zmody�kowanymi κ jak przedstawione s¡ w ta-beli 6.1. Tablie OPAL powoduj¡, »e modele sejsmizne posiadaj¡ temperatury efektywnei jasno±i nieznaznie wypadaj¡e poza bª¡d 1σ na diagramie HR, patrz lewy panel na ry-sunku 6.1. Po±ród wyników OPAL dla ró»nyh mieszanek pierwiastków hemiznyh niema du»yh zmian w fundamentalnyh parametrah modeli, o widozne jest w podobnyh±ie»kah ewoluyjnyh. Masy tyh modeli wypadaj¡ w zakresie 9.8 − 9.9M⊙ dla tem-peratur log Teff ∼ 4.35 i jasno±i logL ∼ 3.96. Ró»nia w otrzymanyh metalizno±iahmodeli jest rz�du 10−3 z warto±iami z zakresu Z = 0.0140 − 0.0155. Z drugiej strony,modele zbudowane przy u»yiu tabli OP maj¡ obni»one masy, temperatury i jasno±iw stosunku do wyników OPAL, lez z wy»szymi metalizno±iami Z ∼ 0.018 − 0.019).Zalet¡ modeli OP jest to, »e znajduj¡ si� bli»ej bª�du obserwayjnego 1σ, jak zaznazonejest na rysunku 6.1 (prawy panel).Podany w tabeli parametr χ2 lizony jest dla nast�puj¡yh z�stotliwo±i: trzeh do-pasowywanyh (f1, f4 i f6) oraz f5 = 7.8982 d−1 jako modu ℓ = 1,p2 oraz f8 = 7.2009d−1 jako modu ℓ = 2,p1. Dla dwóh ostatnih z�stotliwo±i s¡ to identy�kaje modówwskazane s¡ ju» przez Pamyatnykh et al. (2004). Teoretyzna z�stotliwo±¢ modu p2wynosi powy»ej 8 d−1, to znazy jest znaznie wy»sza od obserwayjnej (7.8982 d−1),zarówno w modelah OPAL jak i OP. Dopasowanie modu kwadrupolowego p1 jest lepszeprzy u»yiu tabli OP. Spo±ród podanyh modeli standardowyh, na podstawie χ2, jedyniedwa najlepiej odtwarzaj¡ pi�¢ obserwowanyh z�stotliwo±i (modele No.5 i 6). Te wynikiotrzymane s¡ przy u»yiu tabli OP dla mieszanek A04 i A09. Indywidualne dopasowaniedwóh dodatkowyh z�stotliwo±i (f5 i f8) jest gorsze ni» dla trzeh modelowanyh, rz�du
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6.3 ν EridaniTablia 6.1: Zestawienie modeli sejsmiznyh gwiazdy ν Eri omówionyh w tek±ie, zbudo-wane na podstawie dopasowania trzeh z�stotliwo±i f1, f4 i f6, odpowiednio jako mody
ℓ = 0,p1, ℓ = 1,g1 i ℓ = 1,p1. Podane s¡ podstawowe parametry modeli oraz dokªadno±¢dopasowania dla pi�iu z�stotliwo±i wyra»ana parametrem χ2. Dwie dodatkowe z�sto-tliwo±i uwzgl�dnione przy χ2 to f5 (ℓ = 1,p2) i f8 (ℓ = 2,p2). Ostatnia kolumna podajeogóln¡ informaj� na temat mody�kaji nieprzezrozysto±i wprowadzonyh w otozkahmodeli, proentowy wzrost κ oraz obszar, w którym jest zmienione (Zb - Z bump; DOB -Deep Opaity Bump).Model κ mix. X Z Myrs M/M⊙ logTeff logL/L⊙ χ2 info.standardowe κNo.1 OPAL GN93 0.70 0.0155 15.804 9.808 4.35300 3.9587 0.041003 �No.2 OPAL A04 0.70 0.0148 15.896 9.857 4.35205 3.9570 0.038625 �No.3 OPAL A09 0.70 0.0143 15.764 9.913 4.35355 3.9651 0.037027 �No.4 OP GN93 0.70 0.0190 17.245 9.582 4.33920 3.9000 0.023660 �No.5 OP A04 0.70 0.0185 17.466 9.625 4.33625 3.8913 0.016641 �No.6 OP A09 0.70 0.0178 17.406 9.656 4.33820 3.8999 0.017306 �zmody�kowane κNo.7 OP A04 0.70 0.0178 17.271 9.674 4.33766 3.9038 0.004661 50% ZbNo.8 OP A04 0.70 0.0171 17.030 9.732 4.33998 3.9169 0.000364 50% ZbNo.9 OP A04 0.69 0.0174 16.680 9.641 4.34110 3.9190 0.000318 50% ZbNo.10 OP A04 0.70 0.0159 16.668 9.798 4.34604 3.9333 0.031656 10% DOBNo.11 OP A04 0.70 0.0174 17.170 9.701 4.33863 3.9109 0.000406 50% Zb, -1% DOBNo.12 OP A09 0.70 0.0170 17.141 9.713 4.34127 3.9139 0.016684 5% DOB

10−4 d−1. Dla wyników OPAL brak jest niestabilno±i modów osylaji dla z�stotliwo-±i powy»ej ∼ 8 d−1. Z kolei, dla modeli standardowyh OP, grania ta obni»a si� do
∼ 7.5 d−1. W obszarze osylaji typu SPB, niestabilno±¢ wyst�puje jedynie dla modów
ℓ = 2 (lub wy»szyh stopni) modeli OP. Z u»yiem obu tabli nieprzezrozysto±i niema wzbudzanyh dipolowyh modów grawitayjnyh dla dwóh z�stotliwo±i fA = 0.43d−1 i fB = 0.61 d−1, tylko fB jest odtwarzana przez mody kwadrupolowe modeli OP.Jednak»e, wyniki astrosejsmologii zespolonej (Daszy«ska-Daszkiewiz and Walzak 2010)wskazuj¡, »e fA jest modem ℓ = 1. �adna kombinaja standardowyh tabli nieprze-zrozysto±i i mieszanek hemiznyh nie wzbudza modów dipolowyh. Identy�kaja tejz�stotliwo±i z modami o wy»szyh stopniah, ℓ > 3, powoduje jeszze wi�ksz¡ rozbie»-no±¢ z oblizeniami teoretyznymi. Im wy»szy stopie« pulsaji modów grawitayjnyh,tym ku wy»szym z�stotliwo±iom przesuni�te jest maksimum krzywej tempa wzrostu(η). Widozne jest to tak»e dla dwóh najni»szyh nieradialnyh modów (rysunek 6.2),odpowiednio standardowe modele OPAL (lewy panel) i OP (prawy panel).Przestrzeliwanie z konwektywnego j¡dra gwiazdy implementowane wedªug wzoru 4.1133
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Rysunek 6.1: Poªo»enie modeli sejsmiznyh ν Eri polizonyh dla standardowyh tablinieprzezrozysto±i OPAL (lewy panel) i OP (prawy panel), porównane z obserwayjnymibª�dami. Podane wyniki s¡ dla trzeh dost�pnyh mieszanek zawarto±i pierwiastkówi�»kih GN93, A04 i A09.
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Rysunek 6.2: Teoretyzne widma osylaji modeli ν Eri polizone dla standardowyh ta-bli nieprzezrozysto±i OPAL (lewy panel) i OP (prawy panel). Wyniki podane s¡ dlatrzeh mieszanek zawarto±i pierwiastków i�»kih GN93, A04 i A09. Linie pionowe de-monstruj¡ obserwowane widmo osylaji w skali logarytmiznej, której nie pokazano.
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6.3 ν Eridani(na stronie 38), powoduje obni»enie jasno±i, temperatury modelu oraz wydªu»enie fazyi¡gu gªównego. Uzyskany model wi¡» pozostaje wewn¡trz bª�du 1σ pozyji na dia-gramie HR. Wprowadzone przez Dziembowski and Pamyatnykh (2008) przestrzeliwanieopisywane jest dwoma parametrami, parametru αov oraz wykªadnika w. W modelu zparametrami αov = 0.1 i w = 8.0, lepiej dopasowana jest z�stotliwo±¢ f5 (jako ℓ = 1 p2) z
fo − fm = −0.0853 ni» w standardowym modelu No.5 (fo − fm = −0.1273). Zastosowanezmiany przestrzeliwania wpªywaj¡ tak»e na lepsze dopasowanie z�stotliwo±i f8 (ℓ = 2p1) z fo − fm = −0.0160.Przegl¡d modeli sejsmiznyh dla X 6= 0.70 przeprowadzony przez Ausseloos et al.(2004) wykonany jest przy u»yiu tabli OPAL oraz mieszanki GN93. Autorzy buduj¡modele sejsmizne jednoze±nie dopasowuj¡ ztery z�stotliwo±i f1, f4 f6 i f5, identy�ko-wanyh z tymi samymi modami osylaji jak w niniejszej pray. Jednak»e, dla uzyskanianiestabilno±i dla modelowanyh z�stotliwo±i koniezne s¡ ekstremalne warto±i prze-strzeliwania αov ∼ 0.28 i zawarto±i wodoru X = 0.5. Aby wszystkie te ztery osylajebyªy wzbudzane dla X = 0.70, autorzy znajduj¡, »e wymagany jest zterokrotny wzrostzawarto±i »elaza w mieszane GN93.Suárez et al. (2009) przeprowadzaj¡ szzegóªow¡ sejsmologi� zakªadaj¡, i» w wid-mie z�stotliwo±i wszystkie obserwowane tryplety z�stotliwo±i spowodowane s¡ roz-szzepieniem rotayjnym: dipolowe mody g1 (f3, f4, f2), p1 (f12, f6, f7) oraz p2 (f5,
f9, f10). Uwzgl�dniaj¡ rotaj� jednorodn¡ i ró»niow¡, autorzy szukaj¡ odpowiedniegomodelu na podstawie obserwayjnyh oszaowa« temperatury efektywnej i jasno±i. Za-ªo»ona poz¡tkowa zawarto±¢ wodoru i przestrzeliwania (X = 0.5, αov = 0.28) oparta jestna najlepszym modelu Ausseloos et al. (2004). We wszystkih modelah przewidywanerozszzepienie modu p2 jest wi�ksze ni» wynika to z obserwaji. Jak pokazane jest wpoprzednim rozdziale przy omawianiu widma osylaji ν Eri, odlegªo±i pomi�dzy skªad-nikami trypletu dipolowego p2 s¡ mniejsze ni» dla modów g1 i p1. Dodatkowo, odlegªo±iw z�stotliwo±i s¡ asymetryzne i odwrotne dla trypletu p2, tzn. |f9 − f5| > |f9 − f10|,pomi�dzy skªadnikiem entralnym (m = 0) i m = −1. W przypadku modów g1 i p1,wi�ksze rozszzepienie wyst�puje pomi�dzy skªadnikami m = +1 a entralnymi, odpo-wiednio f4 i f6. Wynik ten wykluza przynale»no±¢ skªadników trypletu (f5, f9, f10) dojednego rozszzepionego rotayjnie modu. Suarez et al. przypisuj¡ ten wynik bª�dnemuopisowi pro�lu rotaji gwiazdy. Najlepsze ih modele przewiduj¡ masy gwiazdy nieopowy»ej 7M⊙ oraz wiek poni»ej 15 Myr. W porównaniu, modele sejsmizne opisane wniniejszej pray posiadaj¡ masy ∼ 9.5M⊙ i wiek & 16 Myrs. Do±¢ ró»ne wyniki gªówniespowodowane s¡ innymi warto±iami X i przestrzeliwania.
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6.3 ν Eridani6.3.2 Modele ze zmianami nieprzezrozysto±iGªównym elem mody�kaji κ w modelah sejsmiznyh jest uzyskanie wi�kszej niesta-bilno±i dla osylaji teoretyznyh, gªównie w obszarze wysokih modów grawitayjnyh
ℓ = 1 oraz w obszarze modów akustyznyh dla z�stotliwo±i & 7.5 d−1. Zmiany κdokonywane s¡ w dwóh obszarah otozki: (i) w stre�e wzbudzania pulsaji typu β Cep iSPB, tzn. w obszarze garbu nieprzezrozysto±i Z-bump oraz (ii) w gª�bszyh warstwahotozki w okoliah drugiego garbu nieprzezrozysto±i DOB (Deep Opaity Bump), we-dªug wzorów 6.2 i 6.3. Dodatkowo, zmiany nieprzezrozysto±i maj¡ na elu sprawdzeniewpªywu na z�stotliwo±¢ modu ℓ = 1,p2 i uzyskanie jej lepszego dopasowania do obserwo-wanej z�stotliwo±i f5. W pierwszym kroku sprawdzany jest wpªyw zmian, niezale»nie wZ-bump i w DOB, na z�stotliwo±¢ modu p2. W drugim kroku szaowane s¡ wymaganezmiany w elu uzyskania najlepszego dopasowania. Preferowana jest dokªadno±¢ dopa-sowania osylaji tego samego rz�du o dla trzeh modelowanyh z�stotliwo±i (∼ 10−4d−1).Na rysunku 6.3 przedstawiony jest model sejsmizny, w którym wprowadzony jest 50-o% wzrost κ w obszarze Z-bump (parametr b = 0.5). Maksimum wprowadzonej zmianyznajduje si� przy temperaturze log T = 5.35 oraz warto±i parametru a = 30, model No.7w tabeli 6.1. Pomimo znaznego wzrostu κ, powoduje to jedynie odtworzenie obserwo-wanej niestabilno±i w obszarze najwy»szyh z�stotliwo±i, natomiast dipolowe mody gwysokiego rz�du pozostaj¡ wi¡» stabilne. W modelu No.7 z�stotliwo±¢ modu dipolowegop2 wynosi 7.9661 d−1, z ró»ni¡ fo − fm = −0.0679. Dokªadno±¢ dopasowania dla aªegomodelu jest wysoka i wynosi χ2 = 0.0047, o rz¡d wielko±i lepsza ni» modelu standardo-wego (No.5). Przesuni�ie maksimum pro�lu zmian do nieo gª�bszyh warstw otozki,przy temperaturze log T = 5.45, powoduje wzrost niestabilno±i dla modów grawitayj-nyh typu SPB. Powoduje to wzbudzanie dipolowyh osylaji w pobli»u obserwowanyhz�stotliwo±i fA i fB. Z drugiej strony, dla pulsaji typu β Cep obni»ony jest parametrwzrostu η, lez pozostawiaj¡ mody nadal wzbudzone. Uwzgl�dniaj¡ efekty poªo»eniamaksimum pro�lu oraz jego szeroko±i, zbudowany model No.8 ma bardzo dobrze dopaso-wany mod dipolowy p2. Ró»nia fo− fm dla tego modu jest niska i wynosi −0.0057 d−1,daj¡ bardzo dobre dopasowanie aªego modelu No.8 (χ2 = 0.0004). Przyj�te parametryzmian nieprzezrozysto±i to wzrost κ o 50% przy temperaturze log T = 5.45 i parame-trze a = 15. Zmiany przebiegu nieprzezrozysto±i w otozkah trzeh modeli No.5, No.7i No.8 przedstawione s¡ na rysunku 6.4, odpowiednio lini¡ kropkowan¡, przerywan¡ ii¡gª¡.Model No.8 przyj�ty jest jako wynik wej±iowy dla dokªadniejszego dopasowania f5,zakªadaj¡ niestandardow¡ zawarto±¢ wodoru X = 0.69. Nowy model No.9 najlepiejdopasowuje ztery obserwowane pulsaje, spo±ród wszystkih zbudowanyh modeli. Dla136



6.3 ν Eridani
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Rysunek 6.3: Teoretyzne widmo osylaji modelu ν Eri, dla któryh wprowadzones¡ zmiany nieprzezrozysto±i w obszarze Z-bump (50%) z maksimum amplitudy przy
log T = 5.35 (No.7) i log T = 5.45 (No.8). Oba wyniki porównane s¡ ze standardowymmodelem OP A04 (No.5).
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Rysunek 6.4: Zmiany log κ w modelah sejsmiznyh, dla któryh wprowadzone s¡ zmianynieprzezrozysto±i w obszarze Z-bump (50%) z maksimum amplitudy przy log T = 5.35(No.7) i log T = 5.45 (No.8). Oba wyniki porównane s¡ ze standardowym modelem OPA04 (No.5).z�stotliwo±i f8 jako ℓ = 2 p1 dokªadno±¢ dopasowania jest ni»sza ni» dla pozostaªyhztereh osylaji i wynosi fo − fm = +0.0178. Model ten w porównaniu ze standardemOP A04, przedstawiony jest na rysunku 6.5. W modelu No.9 wzbudzany jest aªy zakresz�stotliwo±i typu β Cep/SPB, odtwarzaj¡ pi�¢ z obserwowanyh pików osylaji. Prze-bieg zmian log κ wewn¡trz otozki modelu No.9 podany jest na rysunku 6.6. Zwi�kszeniezawarto±i wodoru do X = 0.74, negatywnie wpªywa na niestabilno±¢ modów osylajizmniejszaj¡ warto±¢ parametru η.Niezale»nie (od zmian w Z-bump) oszaowany jest efekt zmian nieprzezrozysto±i wobszarze garbu DOB na dopasowanie modu dipolowego p2, z maksimum przy tempera-turze log T = 6.3. Wprowadzona mody�kaja jest rz�du 10-u% (b = 0.1, a = 30), auzyskany model sejsmizny No.10 przedstawiony jest na rysunku 6.7. Mody�kaja gª�-bokih warstw otozki powoduje, »e wymagane jest znazne obni»enie metalizno±i do
Z = 0.0159 i jednozesny wzrost parametrów globalnyhM, log Teff i logL. Z tego wzgl�duih warto±i s¡ zbli»one do otrzymywanyh przez modele OPAL. Obni»enie metalizno±iwpªywa na obni»enie warto±i log κ w aªym zakresie temperatur, rysunek 6.8. W modelutym, z�stotliwo±¢ modu dipolowego p2 wi¡» pozostaje wy»sza ni» dla standardu (No.5),o równie» dotyzy modu kwadrupolowego p1. Sªabe dopasowanie pi�iu wybranyh z�-stotliwo±i odwzorowuje du»a warto±¢ parametru χ2 = 0.0317. Podwy»szenie κ w DOBpowoduje zmniejszenie Z, o wpªywa na obni»enie niestabilno±i w obszarze modów gra-witayjnyh. Osylaje ℓ = 2 wi¡» s¡ wzbudzane, a dla modów akustyznyh parametr
η pozostaje nieznaznie zmieniony w porównaniu do standardu (No.5).138
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Rysunek 6.5: Teoretyzne widmo osylaji modelu ν Eri, w którym wprowadzone s¡zmiany nieprzezrozysto±i w obszarze Z-bump z maksimum amplitudy 50-u% przy
log T = 5.45 oraz dla niestandardowej zawarto±i wodoru X = 0.69 (No.9).
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Rysunek 6.6: Zmiany log κ w modelu, W którego wprowadzone s¡ zmiany nieprzezro-zysto±i w obszarze Z-bump z maksimum amplitudy 50-u% przy log T = 5.45 oraz dlaniestandardowej zawarto±i wodoru X = 0.69 (No.9).
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Rysunek 6.7: Teoretyzne widmo osylaji modelu ν Eri, w którym wprowadzone s¡zmiany nieprzezrozysto±i w obszarze DOB z maksimum amplitudy 10-u% przy log T =

6.30 (No.10).
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Rysunek 6.8: Zmiany log κ dla modelu No.10, w którym wprowadzone s¡ zmiany nieprze-zrozysto±i w obszarze DOB z maksimum amplitudy 10-u% przy log T = 6.30.
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6.3 ν EridaniBior¡ pod uwag� efekty wprowadzanyh zmian, po przez jednozesn¡ mody�kaj� Z-bump i DOB, mo»na uzyska¢ dopasowanie modu dipolowego p2. W tym elu wymaganejest zmniejszenie κ przy temperaturze okoªo 2 milionów stopni. Punktem wyj±iowym jestmodel No.8, ze wzrostem κ o 50% przy log T = 5.45, a wymagane zmiany w DOB to obni-»enie nieprzezrozysto±i o 1%. Wynik ten przedstawiony jest jako model No.11, dopaso-wuj¡y ztery z�stotliwo±i z podobn¡ dokªadno±i¡ o w modelu No.9 (χ2 ∼ 4× 10−4).Na rysunku 6.9 przedstawiony jest model sejsmizny No.11 w porównaniu z standardemOP A04. Lokalizaja tego modelu na diagramie HR przedstawiona jest na rysunku 6.11.Dodatkowo, podane s¡ pozyje modeli: No.7 - kwadrat (50% w Z-bump), No.9 - trójk¡tprosty (najlepsze dopasowanie z X = 0.69) i No.10 - odwróony trójk¡t (10% w DOB).Wprowadzone jednozesne mody�kaje Z-bump i DOB w peªni odtwarzaj¡ zakres obser-wowanyh pulsaji w widmie gwiazdy ν Eri jak i dopasowuj¡ du»¡ ilo±¢ obserwowanyhosylaji. Dopasowanie dla dwóh modów grawitayjnyh jest rz�du 10−2 d−1, fA jako
ℓ = 1 i fB jako ℓ = 2. Poza dopasowanymi z�stotliwo±iami, wszystkie zbudowane mo-dele, nie maj¡ wzbudzonej obserwowanej osylaji f11 = 6.73 d−1, ani przez mody ℓ = 1ani ℓ = 2. Najbli»sz¡ mo»liw¡ identy�kaj¡ jest z�stotliwo±¢ modu ℓ = 4 p2, okoªo 6.68d−1. Z drugiej strony, w ka»dym modelu oblizenia teoretyzne przewiduj¡ dwie niesta-bilne osylaje ℓ = 2 w pobli»u 4 d−1, które nie maj¡ odpowiedników obserwayjnyh.Podobnie jest z teoretyzn¡ osylaj¡ ℓ = 2 ∼ 5.7 d−1, dla której brak porównania zpikiem pulsaji ν Eri. Rysunek 6.10 przedstawia przebieg zmian log κ w modelu No.11, wporównaniu ze standardowym modelem No.5. Uzyskany pro�l garbu Z-bump jest szerszyod strony gª�bszyh warstw otozki (log T ∼ 5.5). Poza warstwami powierzhniowyminieprzezrozysto±¢ w modelu No.11 jest ni»sza o kilka proent.Badane przez Montalban and Miglio (2008) ró»nie pomi�dzy danymi OPAL i OP,przy temperaturze miliona stopni wynosz¡ okoªo kilka proent. Zwi�kszenie nieprzezro-zysto±i w tym obszarze powoduje, »e modele sejsmizne gwiazd typu δ St znajduj¡si� bli»ej obserwowanyh pozyji na diagramie HR. Podobny wynik pokazany jest przezLenz et al. (2010) na przykªadzie gwiazdy 44Tau, dla której modele sejsmizne niemalidealnie odtwarzaj¡ obserwowane widmo osylaji. W otoze modelu ν Eri z u»yiemtabli OP i skªadu A09, przy temperaturze log T = 6.0 zwi�kszona jest nieprzezrozysto±¢o 5% (No.12). Mody�kaja ta w tak masywnym modelu nie ma znaz¡ego wpªywu nawarto±i z�stotliwo±i, pozostawiaj¡ niestabilno±¢ modów (warto±¢ η) na podobnym po-ziomie o w standardowym modelu No.6 (OP A09). Dokªadniejsza analiza pokazuje tylkoniewielkie obni»enie parametru η dla z�stotliwo±i typu SPB (rysunek 6.12). Przebieg
log κ w otoze modelu (6.13) wskazuje tylko na nieznazn¡ ró»ni� nieprzezrozysto±iw aªym zakresie temperatur. Przy temperaturze miliona stopni, w obszarze mody�kaji,widozna jest zbie»no±¢ warto±i log κ dla obu modeli otozek (No.6 i No.12). W wyniku
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Rysunek 6.9: Teoretyzne widmo osylaji modelu ν Eri, dla którego wprowadzone s¡zmiany nieprzezrozysto±i, jednoze±nie w obszarze Z-bump (50%) i DOB (−1%).
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Rysunek 6.10: Zmiany log κ w najlepszym modelu sejsmiznym ν Eri, w którym wpro-wadzone s¡ zmiany nieprzezrozysto±i, jednoze±nie w obszarze Z-bump (50%) i DOB(−1%).
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Rysunek 6.11: Poªo»enie modelu No.11 na diagramie HR wraz ze ±ie»k¡ ewoluyjn¡ (kolorzerwony), w porównaniu z obserwayjnymi bª�dami ν Eri. Dodatkowo przedstawione s¡pozyje modeli No.7 (kwadrat), No.9 (prosty trójk¡t) i No.10 (odwróony trójk¡t).tej mody�kaji κ model No.12 przesuwa si� nieznaznie ku wy»szej temperaturze efek-tywnej i jasno±i na diagramie HR, pozostaj¡ marginalnie w bª�dzie obserwayjnym 1σ.6.3.3 Dyskusja wynikówNajlepszy model sejsmizny uzyskany przez mody�kaj� nieprzezrozysto±i wokóª Z-bump i DOB (No.11), bardzo dobrze dopasowuje ztery z�stotliwo±i typu β Cep. Po-przez zmiany κ uzyskana jest niestabilno±¢ dla najni»szej obserwowanej pulsaji typu SPB,która z wykorzystaniem standardowyh tabli OPAL b¡d¹ OP jest stabilna. Dodatkowo,model ten dobrze zgadza si� z pozyj¡ gwiazdy na diagramie HR. Jednak»e, model wska-zuje na problem z nieprzezrozysto±i¡. Bez tyh zmian κ rz�du kilkudziesi�iu proentnie jeste±my w stanie uzyska¢ niestabilno±i dla aªego obserwowanego zakresu pulsaji.Nieo inne podej±ie do sejsmologii hybrydy ν Eri przedstawione jest przez Daszy«ska-Daszkiewiz et al. (2005) z u»yiem tabli OPAL i OP oraz mieszanki GN93. Metodata opróz dopasowania z�stotliwo±i pulsaji, dodatkowo wymaga dopasowania zespo-lonego parametru f ∗, który jak autorzy opisuj¡ jest bardzo zuªy na zawarto±¢ metaliw obszarze nap�dzania jak i na wybór tabli nieprzezrozysto±i (OPAL i OP). Najlep-sze dopasowanie mo»na uzyska¢ z nieprzezrozysto±iami pomi�dzy obiema tabliami z143
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Rysunek 6.12: Teoretyzne widmo osylaji modelu ν Eri, dla którego wprowadzone s¡zmiany nieprzezrozysto±i, w obszarze DOB przy temperaturze log T = 6.0 (5%).
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Rysunek 6.13: Zmiany log κ w najlepszym modelu sejsmiznym ν Eri, w którym wpro-wadzone s¡ zmiany nieprzezrozysto±i, w obszarze DOB przy temperaturze log T = 6.0(5%).
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6.4 γ Pegasiprzestrzeliwaniem okoªo αov ∼ 0.1. Nowe wyniki astrosejsmologii zespolonej przedsta-wione przez Daszy«ska-Daszkiewiz and Walzak (2010) wykorzystuj¡ nowsz¡ mieszank�hemizn¡ A04. Dopasowuj¡ parametr f ∗ i stopie« ℓ do pulsaji ν Eri, autorzy uzy-skuj¡ jednoznazne wyniki dla dziewi�iu (z zternastu) obserwowanyh osylaji. Dotyh osylaji nale»¡ dwie typu SPB: mod dipolowy fA i mod kwadrupolowy fB. Po-równanie dwóh modeli sejsmiznyh (z niniejszej pray) z empiryznymi wyznazeniami
f ∗ przedstawione s¡ na rysunku 6.14, dla OPAL A04 (No.2) i OP A04 (No.5). Wnio-ski na podstawie tyh modeli s¡ zgodne z wynikami Daszy«ska-Daszkiewiz & Walzak,pomimo »e nie uwzgl�dniane jest przestrzeliwanie w niniejszyh wynikah. Dopasowaniez�±i rzezywistej parametru f ∗ z�stotliwo±i f1 = 5.7633 d−1 jako modu radialnegojest lepsze dla tabli OPAL. Je±li jednak dodatkowo wzi¡¢ pod uwag� z�±¢ urojon¡ lepszedopasowanie uzyskuje si� dla tabli OP. Z drugiej strony, dopasowanie tego parametrudla modu grawitayjnego fB = 0.6144 d−1 wskazuje, »e odpowiedniejsze s¡ tablie OP.Wynik ten oparty jest na dopasowaniu fℑ z�stotliwo±i fB, na przykªadzie modeli No.2 iNo.5 (dolne panele rysunku 6.14). Tylko wyniki przy u»yiu tabli OP odtwarzaj¡ z�±¢urojon¡ parametru f ∗ modu g wysokiego rz�du.Porównanie empiryznyh i teoretyznyh f ∗ dla najlepszego modelu No.11 przed-stawione jest na rysunku 6.15. Wszelkie zmiany tylko w obszarze Z-bump powoduj¡zwi�kszenie rozbie»no±i pomi�dzy teoretyzn¡ i empiryzn¡ warto±i¡ z�±i rzezywi-stej fℜ i urojonej fℑ, zarówno dla modu p (f1) i g (fB). Wzrost κ przy temperaturze
log T ∼ 5.45, w gª�bszyh warstwah ni» maksimum Z-bump (log T = 5.3), lepiej dopa-sowuj¡ warto±i fℜ modów typu p i g. Zwi�kszenie nieprzezrozysto±i w obszarze DOBpoprawia dopasowanie f ∗, lez tylko dla modu radialnego. W przypadku modeli No.11,dla z�stotliwo±i typu β Cep teoretyzne parametry f ∗ s¡ wy»sze od empiryznyh. Je-dynie dla obserwowanej osylaji f5 = 7.8982 d−1 empiryzna warto±¢ f ∗ najlepiej jestdopasowana, jednoze±nie fℜ i fℑ. Spo±ród wszystkih pulsaji, tylko z�stotliwo±¢ fB do-pasowana jest w graniah bª�dów 1σ. Na hwil� oben¡ nie jest to zadowalaj¡y wynik,ze wzgl�du na rozbie»no±¢ parametru f ∗ powodowan¡ przez tablie OPAL i OP. Uwzgl�d-nienie przestrzeliwania w modelah niniejszej pray poprawia dokªadno±¢ dopasowania f ∗i wymagane byªyby warto±i αov > 0.1.6.4 γ Pegasi6.4.1 Modele bez zmian nieprzezrozysto±iModele γ Peg opieraj¡ si� na odtworzeniu trzeh obserwowanyh z�stotliwo±i, z któryhdwie s¡ obserwayjnie zidenty�kowane: f1 = 6.58974 d−1 jako fundamentalny mod ra-dialny (ℓ = 0 p1) i f5 = 6.01616 d−1 jako dipolowy grawitayjny niskiego rz�du (ℓ = 1145
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Rysunek 6.14: Warto±i teoretyzne parametru f ∗ modeli ν Eri z u»yiem OPAL i OP A04(No.2 i No.5) dla: ℓ = 0 (linia i¡gªa), ℓ = 1 (linia przerywana) i ℓ = 2 (linia kropkowana),z warto±iami empiryznymi (peªne koªa). Na oddzielnyh panelah podane s¡ z�±irzezywiste fℜ (górny panel) i urojone fℑ (dolny panel). Amplitudy z�stotliwo±i widmaosylaji gwiazdy w skali logarytmiznej. 146
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Rysunek 6.15: Warto±i teoretyzne parametru f ∗ modelu ν Eri z u»yiem OP A04 (No.11)dla: ℓ = 0 (linia i¡gªa), ℓ = 1 (linia przerywana) i ℓ = 2 (linia kropkowana), z warto±iamiempiryznymi (peªne koªa). Na oddzielnyh panelah podane s¡ z�±i rzezywiste fℜ(górny panel) i urojone fℑ (dolny panel).
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6.4 γ Pegasig1). Trzei¡ dopasowywan¡ z�stotliwo±i¡ jest f7 = 6.9776 d−1 identy�kowana jest jakomod dipolowy (ℓ = 1 p1). Identy�kaja dla trzeiej z�stotliwo±i oparta jest na podstawiemodelu odtwarzaj¡ego jedynie dwie osylaje f1 i f5 (model No.1 w tabeli 6.2). Wybranetrzy z�stotliwo±i posiadaj¡ identyzne ehy osylaji jak w modelah ν Eri. W modeluNo.2 z�stotliwo±¢ f1 dopasowana jest jako mod ℓ = 0 p2 (radialny pierwszy owerton),jednak»e zakres wzbudzanyh osylaji tego modelu nie odpowiadaj¡ obserwowanym pul-sajom gwiazdy. Przewidywana masa w skonstruowanym modelu jest znaz¡o wy»sza,okoªo 9.6M⊙. W wyniku tego, zakres niestabilno±i (dla parametru η ≥ 0) osylaji typu
β Cep ulega przesuni�iu ku ni»szym z�stotliwo±iom, pozostawiaj¡ du»¡ z�±¢ obser-wowanyh pulsaji stabilnyh (η < 0). Z tego wzgl�du identy�kaja z�stotliwo±i f1 jakopierwszego owertonu jest odrzuona.Modele odtwarzaj¡e trzy z�stotliwo±i, porównywane s¡ z obserwowan¡ pozyj¡gwiazdy wedªug temperatury i jasno±i (tabela 4.3 na stronie 60) i wyra»on¡ nast�pu-j¡ymi warto±iami:

log Teff = 4.3197± 0.0059, logL/L⊙ = 3.6289± 0.0861. (6.5)Wyznazenia spektroskopowe Pandey et al. (2011) podaj¡ wy»sz¡ temperatur� efektywn¡
log Teff = 4.355, poza bª�dem 1σ warto±i (6.5). Podany przez nih wynik log g = 3.73±

0.08, wyznazony z modeli atmosfer Kuruz'a, jest znaznie ni»szy od otrzymanego wniniejszej pray 3.89± 0.04.Standardowe modele sejsmizne, z u»yiem tabli OPAL i OP, sugeruj¡ identy�kaj�dla z�stotliwo±i f13 = 9.1092 d −1 jako mod (ℓ = 1 p2). Temperatury i jasno±i mo-deli OPAL (dla mieszanek hemiznyh GN93, A04 i A09) zaznazone s¡ na diagramieHR marginalnie wewn¡trz bª�dów obserwayjnyh (rysunek 6.16 - lewy panel). Brak jestwzbudzenia dla z�stotliwo±i powy»ej ∼ 8 d−1, jak równie» dla modów grawitayjnyhwysokiego rz�du (≤ 1 d−1). Z drugiej strony, w standardowyh modelah OP wzbudzanes¡ niestabilne mody grawitayjne, dla osylaji dipolowyh i kwadrupolowyh, lez z�-stotliwo±i & 7.0 d−1 s¡ stabilne. Wymagane przez te modele temperatury wypadaj¡poza bª¡d 1σ na diagramie HR (rysunek 6.16 - prawy panel). Modele maj¡ wysokie me-talizno±i okoªo 0.025. Na podstawie zbudowanyh modeli sejsmiznyh znalezione s¡mo»liwe identy�kaje dla ztereh obserwowanyh z�stotliwo±i: f14 = 8.552 d−1 jakoradialny pierwszy owerton (ℓ = 0,p2), f13 = 9.1092 d−1 jako ℓ = 1 p2, f9 = 6.5150 d−1jako mod ℓ = 2 g1 oraz f10 = 8.1861 d−1 jako mod ℓ = 2 p1. W tabeli 6.2 podane s¡dokªadno±i dopasowania (χ2), które polizone s¡ dla pi�iu z�stotliwo±i: f1, f5, f7, f13oraz f14. Jedynie wyniki OP wykazuj¡ du»e dokªadno±i dopasowania. Metoda astro-sejsmologii zespolonej Walzak and Daszy«ska-Daszkiewiz (2010) podaje jednoznazn¡identy�kaj� tylko dla dwóh z�stotliwo±i typu β Cep, f1 (ℓ = 0) i f5 (ℓ = 1). Z analizy148



6.4 γ PegasiTablia 6.2: Zestawienie modeli sejsmiznyh gwiazdy γ Peg, zbudowanyh na podsta-wie dopasowanyh trzeh z�stotliwo±i f1, f5 i f7, odpowiednio jako mody ℓ = 0,p1,
ℓ = 1,g1 i ℓ = 1,p1. Podane s¡ podstawowe parametry zbudowanyh modeli oraz dokªad-no±¢ dopasowania dla pi�iu z�stotliwo±i opisywana parametrem χ2. Dwie dodatkowez�stotliwo±i uwzgl�dnione przy χ2 to f13 (ℓ = 1,p2) i f14 (ℓ = 0,p2). Ostatnia kolumnapodaje ogóln¡ informaj� na temat mody�kaji nieprzezrozysto±i, proentowy wzrost κoraz obszar, (Zb - Z bump; DOB - Deep Opaity Bump) b¡d¹ innyh zmian wprowadzonyhw modelah.Model κ mix. X Z Myrs M/M⊙ logTeff logL/L⊙ χ2 info.standardowe κNo.1 OP A04 0.70 0.0200 20.677 8.500 4.31102 3.6789 0.004607 f1 i f5No.2 OP A04 0.70 0.0200 19.131 9.599 4.32050 3.9028 1.110296 f1 � 1OVNo.3 OPAL GN93 0.70 0.0195 19.290 8.490 4.31819 3.7048 0.007905 �No.4 OPAL A04 0.70 0.0195 20.030 8.430 4.31171 3.6780 0.004693 �No.5 OPAL A04 0.74 0.0189 22.052 8.703 4.30461 3.6589 0.005455 �No.6 OPAL A09 0.70 0.0188 19.756 8.491 4.31389 3.6890 0.004611 �No.7 OP GN93 0.70 0.0256 21.892 8.209 4.29648 3.6117 0.001125 �No.8 OP A04 0.70 0.0250 22.631 8.206 4.29104 3.5914 0.000469 �No.9 OP A04 0.74 0.0235 24.808 8.489 4.28609 3.5813 0.000474 �No.10 OP A04 0.70 0.0210 24.000 8.075 4.29712 3.6120 0.000343 αov = 0.1, w = 8.0No.11 OP A09 0.70 0.0243 22.569 8.230 4.29272 3.5991 0.000514 �zmody�kowane κNo.12 OP A04 0.70 0.0243 22.411 8.235 4.29171 3.6015 0.009507 50% ZbNo.13 OP A04 0.70 0.0190 20.190 8.522 4.31286 3.6859 0.009498 20% DOBNo.14 OP A04 0.70 0.0196 20.394 8.496 4.30915 3.6772 0.000870 50% Zb, 16% DOBNo.15 OP A04 0.74 0.0189 22.578 8.755 4.30195 3.6569 0.000574 50% Zb, 16% DOBNo.16 OP A09 0.70 0.0236 22.350 8.259 4.29336 3.6091 0.009931 50% ZbNo.17 OP A09 0.70 0.0183 20.097 8.553 4.31493 3.6951 0.010013 20% DOBNo.18 OP A09 0.70 0.0189 20.243 8.536 4.31149 3.6879 0.000950 50% Zb, 16% DOBNo.19 OP A09 0.70 0.0191 20.419 8.482 4.30886 3.6753 0.000029 60% Zb, 20% DOBNo.20 OP A09 0.70 0.0230 22.006 8.303 4.29754 3.6207 0.001159 5% DOBbudowanyh modeli wyª¡zona jest z�stotliwo±¢ f12 = 6.0273 d−1, która najprawdopo-dobniej jest modem post�powym (m = 1) osylaji f5, wynikiem rotaji ∼ 3 − 6 kms−1(Handler et al. 2009). Otrzymane modele sejsmizne z u»yiem tabli OPAL i OP dlamieszanek hemiznyh GN93, A04 i A09, przedstawione s¡ na rysunku 6.17, odpowiedniolewy i prawy panel. Pomimo braku niestabilno±i dla najwy»szyh obserwowanyh z�-stotliwo±i, widmo osylaji γ Peg mo»na odtworzy¢ standardowymi modelami i niskimistopniami pulsaji (ℓ ≤ 2).Dla mieszanki A04 polizone s¡ dwa modele dla sªoneznej zawarto±i wodoru (X =

0.74), oznazane jako No.5 (OPAL) i No.9 (OP) w tabeli 6.2. Pozyje tyh modeli na149
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6.4 γ Pegasidiagramie HR wraz z wynikami dlaX = 0.70 przedstawione s¡ na rysunku 6.18, odpowied-nio dla OPAL (lewy panel) i OP (prawy panel). Wzrost poz¡tkowej zawarto±i wodoruwymaga zwi�kszenia masy modelu sejsmiznego, lez jednozesne obni»enie temperaturyefektywnej, jasno±i i metalizno±i. Dla modelu OPAL (No.5), zwi�kszenie zawarto±iwodoru X powoduje przesuni�ie na HR dalej poza bª¡d 1σ, jak równie» dla tabli OPmodel (No.9) jest bardziej oddalony od obserwowanej pozyji. Zaletami modelu No.9 jestni»sza metalizno±¢ (Z = 0.0235), jak równie» brak znaz¡yh zmian w dopasowaniuz�stotliwo±i osylaji f13 = 9.1092 d−1 i f14 = 8.552 d−1 (χ2 pozostaje niezmienione).Wzrost X w modelah OPAL i OP obni»a niestabilno±¢ (η) modów p i g niskiego rz�du.Z tego wzgl�du w modelu No.9 fundamentalny mod radialny jest marginalnie stabilny. Zdrugiej strony, dla modów g wysokiego rz�du ℓ = 1, 2 obni»enie niestabilno±i osylajijest nieznaz¡e. Wyniki te nie uwzgl�dniaj¡ przestrzeliwania z konwektywnego j¡dra,które wprowadzone jest przy konstrukji modelu No.10. Przestrzeliwanie, poprzez for-muª� 4.1 (strona 38), przyj�te jest dla warto±i parametru αov = 0.1 oraz wykªadnika
w = 8.0. Temperatura efektywna modelu ulega zwi�kszeniu, lez wi¡» poza bª�demobserwayjnym 1σ. Przestrzeliwanie powoduje znazne obni»enie masy modelu i meta-lizno±i do warto±i Z = 0.021. Wylizony parametr χ2 jest najni»szy spo±ród wszystkihmodeli standardowyh. Problemem pozostaje jednak brak wzbudzania osylaji powy»ejz�stotliwo±i ∼ 6.6 d−1.
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6.4.2 Modele ze zmianami nieprzezrozysto±iW elu osi¡gni�ia peªnego obserwowanego zakresu niestabilno±i dokonywane s¡ zmiany
κ w obszarah dwóh garbów nieprzezrozysto±i: Z-bump i DOB. Parametry zbudowa-nyh modeli podane s¡ w drugiej z�±i tabeli 6.2. Mody�kaje κ wprowadzone s¡ jedynie151
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frequency [cd-1]Rysunek 6.19: Teoretyzne widma osylaji modeli γ Peg polizonyh z ró»nymi poz¡t-kowymi zawarto±iami wodoru, X = 0.70 (linie przerywane) i X = 0.74 (linie i¡gªe),otrzymanyh z u»yiem tabli OPAL (lewy) i OP (prawy) A04.w modelah lizonyh z u»yiem tabli OP oraz mieszanek A04 i A09. Zwi�kszaj¡ nie-przezrozysto±¢ o 50% w okoliah Z-bump otrzymane s¡ modele No.12 (A04) i No.16(A09), z maksimum pro�lu zmian przy temperaturze log T = 5.35 (a = 15). Zmiany tewpªywaj¡ na obni»enie z�stotliwo±i modów ℓ = 0 p2 oraz ℓ = 1 p2. Poªo»enie na diagra-mie HR otrzymanyh modeli nie ró»ni si� znaz¡o od pozyji modeli referenyjnyh (No.8i No.11), punkt oznazony kwadratem na rysunku 6.20. Punkt ten jest pozyj¡ modeluNo.12, lez temperatura i jasno±¢ modelu No.16 maj¡ porównywalne warto±i. Pomimodu»ej mody�kaji, w obszarze nap�dzania pulsaji (Z-bump), mod dipolowy p2 pozostajetylko marginalnie stabilny (η ∼ 0). Model sejsmizny No.12 przedstawiony jest na lewympanelu rysunku 6.21. Zw�»enie pro�lu garbu Z-bump (z warto±i a = 15 na a = 30) powo-duje zmniejszenie z�stotliwo±i modu radialnego p2 i dipolowego p2, o okoªo 0.02− 0.03d−1. Podobny efekt wprowadza zmiana poªo»enia maksimum pro�lu, przy przesuni�iuku gª�bszym warstwom otozki (z log T = 5.35 na log T = 5.40), obni»aj¡ z�stotliwo-±i obu modów okoªo 0.02 d−1. Dodatkowo, ten wzrost nieprzezrozysto±i powodujepodwy»szenie niestabilno±i osylaji typu SPB, lez równie» jednozesne obni»enie dlaosylaji typu β Cep.Przeiwnie do zmian w Z-bump, mody�kaja nieprzezrozysto±i w garbie DOB pod-wy»sza z�stotliwo±i modów p2 (radialnego i dipolowego). Skonstruowane modele sej-smizne to No.13 (A04) i No.17 (A09). Wprowadzony 20-o% wzrost przy temperaturze

log T = 6.30, wymaga znaz¡ej zmiany parametrów fundamentalnyh, trójk¡t na ry-sunku 6.20. Na rysunku podana jest pozyja modelu No.13, dla mieszanki A09 model152
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frequency [cd-1]Rysunek 6.21: Teoretyzne widma osylaji modeli γ Peg, otrzymane przy zwi�kszeniunieprzezrozysto±i 50% w Z-bump (lewy panel, No.12) oraz 20% w DOB (prawy panel,No.13).
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6.5 Najlepszy model γPegNo.17 ma nieo wy»sz¡ temperatur� (o log Teff ∼ 0.002) i jasno±¢ (o logL ∼ 0.01). Meta-lizno±i modeli przyjmuj¡ warto±i poni»ej 0.02, podobnie jak dla modeli standardowyhz u»yiem tabli OPAL. Otrzymany model sejsmizny ze zmianami w DOB znajduje si�prawie wewn¡trz bª�du obserwayjnego 1σ. Zmiany κ w DOB maj¡ niewielki wpªyw nawzrost niestabilno±i z�stotliwo±i modów akustyznyh (rysunek 6.21 - prawy panel),lez znaz¡o obni»aj¡ dla modów grawitayjnyh wysokiego rz�du. Przebieg nieprze-zrozysto±i wewn¡trz otozki modeli ze zmianami κ w Z-bump (No.12) i DOB (No.13)przedstawiony jest na rysunku 6.22, odpowiednio górny i dolny panel. �¡z¡ efektymody�kaji κ w obu garbah, dobrane s¡ odpowiednie ih warto±i dla dopasowania z�-stotliwo±i f13 = 9.1092 d−1 jako modu dipolowego p2, rysunek 6.23 (No.14 dla mieszankiA04). Zakªadaj¡ identyzne zmiany w obu garbah nieprzezrozysto±i: 50% wzrostu wZ-bump (log T = 5.35, a = 15) i wzrost o 16% w garbie DOB (log T = 6.30, a = 30),skonstruowany jest model No.15 dla poz¡tkowej zawarto±i wodoru X = 0.74. Model tenlepiej dopasowuje pi�¢ obserwowanyh z�stotliwo±i, ni»sze χ2 = 0.00057 w porównaniuz modelem No.14 (χ2 = 0.00087). Jak w przypadku modeli standardowyh wy»sza zawar-to±¢ wodoru powoduje obni»enie niestabilno±i (η), przez o dwie ostatnie z�stotliwo±iw widmie pulsaji gwiazdy s¡ stabilne. Cz�stotliwo±¢ radialnego owertonu zmienia si�nieznaznie przy wprowadzanyh zmianah nieprzezrozysto±i i wi¡» o ni»szej warto±iod obserwowanej f14 = 8.552 d−1, o okoªo 0.02− 0.03 d−1.Mody�kaje w garbie Z-bump nie wpªywaj¡ bardzo znaz¡o na globalne parametry(pªytkie warstwy otozki), ale maj¡ du»y wpªyw na niestabilno±¢ modów osylaji. Nato-miast zmiany w garbie DOB wpªywaj¡ znaz¡o na parametry globalne (gª�bokie warstwyotozki), lez mniejszy efekt na niestabilno±¢ modów. Wykorzystuj¡ przeiwne dziaªanietyh warstw otozki na z�stotliwo±i osylaji rozwa»anyh modów, pozwoliªo nam naskonstruowanie modelu dobrze odtwarzaj¡ego prawie wszystkie obserwowane pulsajetypu β Cep dla gwiazdy γ Peg.6.5 Najlepszy model γPeg6.5.1 Model z jednorodn¡ rotaj¡Modele z mieszank¡ A09, w któryh wprowadzone s¡ mody�kaje nieprzezrozysto±i, to:No.16 - wzrost o 50% w Z-bump, No.17 - wzrost o 20% w DOB i No.18 - jednoze±nie wobu garbah 50% (Z-bump) i 16% (DOB). Przy tyh zmianah tylko z�stotliwo±¢ modu
ℓ = 0 p2 pozostaje najgorzej dopasowana, z warto±i¡ 8.549 d−1. W elu uzyskania lep-szego dopasowania modu ℓ = 0 p2 skonstruowany jest model No.19, przy zaªo»eniu 60-o%wzrostu w obszarze Z-bump (log T = 5.36, a = 20) oraz 20-o% wzrostu w obszarze DOB(log T = 6.40, a = 30) (rysunek 6.24). Parametr dokªadno±i dla pi�iu obserwowanyh154
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6.5 Najlepszy model γPegz�stotliwo±i: f1 i f14 jako radialne p1 i p2 oraz f5, f7 i f13 jako mody dipolowe g1, p1 i p2,wynosi χ2 = 2.9 · 10−5. Uwzgl�dniaj¡ dodatkowo dopasowanie dla dwóh z�stotliwo±i
f9 = 6.515 d−1 i f10 = 8.186 d−1 jako modów ℓ = 2 (χ2 = 0.00092), otrzymany modelnajlepiej odtwarza obserwowane pulsaje typu β Cep w gwie¹dzie γ Peg. Przebieg zmiannieprzezrozysto±i wewn¡trz otozki przedstawiony jest na rysunku 6.25. W porównaniuze standardem A09 (No.11), prawie wzdªu» aªej otozki warto±i log κ modelu No.19 s¡ni»sze. Spowodowane jest to gªównie znaznym obni»eniem metalizno±i z Z = 0.0243do warto±i 0.0191. Mody�kaje κ pozwalaj¡ na bardzo dobre dopasowanie siedmiu z�-stotliwo±i pulsaji i ih niestabilno±i oraz uzyskanie lepszej zgodno±i z obserwowan¡pozyj¡ na diagramie HR. Drugi wynik zawdzi�zany jest gªównie zmian¡ w gª�bokihwarstwah otozki przy garbie DOB.
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frequency [cd-1]Rysunek 6.24: Teoretyzne widmo osylaji najlepszego modelu sejsmiznego (No.19) dla
γ Peg, zbudowanego z u»yiem tabli OP A09 i zmian nieprzezrozysto±i: 60% w garbieZ-bump oraz 20% w DOB.

157

Chapter5/Chapter5Figs/EPS/eta_gP_1119.eps


6.5 Najlepszy model γPeg

7.0 6.5 6.0 5.5 5.0 4.5

-0.2

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

 

 

lo
g 

κ

log T

κ OP A09
 No.19
 No.11

Rysunek 6.25: Zmiany log κ w najlepszym modelu sejsmiznym (No.19) dla γ Peg, zbu-dowanym przy u»yiu tabli OP A09. Wprowadzone zmiany nieprzezrozysto±i: 60% wgarbie Z-bump oraz 20% w DOB.Podana identy�kaja dla kilku modów g wysokiego rz�du przez Walzak and Daszy«ska-Daszkiewiz (2010) to: f2 = 0.636 d−1 jako ℓ = 2, f3 = 0.682 d−1 jako ℓ = 1, f4 = 0.739,
f6 = 0.886 i f8 = 0.914 d−1 jako mody ℓ = 2, oraz f11 = 0.835 d−1 jako ℓ = 1. Identy-�kaja niektóryh modów g jako ℓ = 1 jest problematyzna, poniewa» brak niestabilnyhmodów dipolowyh w modelah w tej fazie ewoluji na i¡gu gªównym i w obserwowanymzakresie z�stotliwo±i. W najlepszym modelu (No.19) uwzgl�dniona jest jednorodna ro-taja vrot = 3 kms−1. Warto±¢ ta szaowana jest przez Handler et al. (2009) jako dolnagrania, ho¢ Pandey et al. (2011) podaj¡ nieo wy»sz¡ warto±¢ vrot = 6 ± 1 kms−1.Porównanie widma osylaji γ Peg z oblizeniami teoretyznymi (tylko dla modów nie-stabilnyh) przedstawione jest na rysunku 6.26. Pionowe linie z oznazeniami od f1 do
f14 s¡ obserwowanymi z�stotliwo±iami typu SPB (górny panel) i β Cep (dolny panel).Dwa niestabilne mody radialne zaznazone s¡ grubymi i¡gªymi kreskami o amplitudzie0.5, mody dipolowe i¡gªymi kreskami o amplitudzie 0.1 i mody kwadrupolowe przery-wanymi kreskami o amplitudzie 0.06. Podane multiplety osylaji s¡ przewidywanymi wmodelu rozszzepieniami nieradialnyh z�stotliwo±i. Dodatkowo na rysunku naªo»ones¡ osylaje wykryte przy analizie programami Period04 i ZUZA w poprzednim rozdziale(rysunek 5.26, strona 118) i zaznazone grubymi przerywanymi kreskami o amplitudzie1.0. Zaznazone osylaje to z�stotliwo±i: ∼ 0.68, ∼ 0.876, ∼ 0.901, ∼ 0.91, ∼ 6.03,
∼ 6.95 i ∼ 9.12 d−1. Trzy niskie z�stotliwo±i po dokªadniejszej analizie rozszzepie«modów osylaji, mo»na przypisa¢ obserwowanym pulsajom jako entralne piki (m = 0):158
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6.5 Najlepszy model γPeg
• ∼ 0.683 d−1 jako f3 = 0.682 d−1;
• ∼ 0.876 d−1 jako f6 = 0.886 d−1;
• ∼ 0.91 d−1 jako f8 = 0.914 d−1;Dla z�stotliwo±i ∼ 0.901 d−1 wyst�puje du»a rozbie»no±¢ warto±i w porównaniu do f8.Jednak»e, osylaj� t� mo»na zidenty�kowa¢ ze skªadnikiem rozszzepionym rotayjnie,jako jedna z dwóh mo»liwo±i:
• 0.9082 d−1 jako [g15,m = 2℄,
• 0.9033 d−1 jako [g14,m = −1℄.Spo±ród osylaji o wysokih z�stotliwo±iah tylko ∼ 6.03 d−1 i ∼ 9.12 d−1 mo»naprzypisa¢ znanym osylajom, odpowiednio f12 = 6.0273 d−1 i f13 = 9.1092 d−1. Zkolei, wykryta z�stotliwo±¢ ∼ 6.95 d−1 jest znaz¡o ni»sza od znanej f7 = 6.9776 d−1,jako mod ℓ = 1 p1. Analiza rozszzepie« z�stotliwo±i modu pokazuje, »e osylaj� okoªo6.95 d−1 mo»na zidenty�kowa¢ jako skªadnik m = −1 modu dipolowego p1.Je±li znalezione osylaje zostaªyby potwierdzone, lizba obserwowanyh osylaji wwidmie γ Peg wzrosªaby. Wówzas, znane byªyby dwie dipolowe pulsaje ze skªadni-kami rozszzepionymi rotayjnie, o pozwala na lepsze oszaowania struktury wewn�trz-nej gwiazdy, podobnie jak dla gwiazd hybrydowyh 12La i ν Eri w pray Dziembowskiand Pamyatnykh (2008).6.5.2 Astrosejsmologia zespolonaMody�kaja nieprzezrozysto±i w garbah Z-bump i DOB modeli OP pozwala bardzodobrze dopasowa¢ wszystkie osylaje typu β Cep oraz obserwowany zakres wzbudzanyhpulsaji (mody p i g). Gªównie ze wzgl�du na wzrost κ w DOB, pozyja modelu nadiagramie HR jest zgodna z obserwowan¡. Jednak»e, w tyh najlepszyh modelah niema zgodno±i pomi�dzy teoretyznymi i empiryznymi warto±iami zespolonego parame-tru f ∗. Dla przypomnienia, parametr ten jest stosunkiem amplitud zmian perturbajistrumienia i promienia. Jak pokazuj¡ wyniki Daszy«ska-Daszkiewiz and Walzak (2010)oraz wze±niejsze Daszy«ska-Daszkiewiz et al. (2005) dla ν Eri, parametr f ∗ dla gwiazdtego typu, jest bardzo zuªy na zawarto±¢ pierwiastków i�»kih i tabli nieprzezrozy-sto±i. Poszukiwania odpowiedniego modelu przez Walzak and Daszy«ska-Daszkiewiz(2010) dla γ Peg nie powiodªy si�, poniewa» nie znaleziono modelu dopasowuj¡ego jed-noze±nie warto±i parametru f ∗ dwóh obserwowanyh z�stotliwo±i f1 = 6.5897 d−1i f5 = 6.0162 d−1. Dodatkowo, nie powiodªo si� dopasowanie empiryznyh warto±i

f ∗ dla któregokolwiek z modów g wysokiego rz�du. Na rysunku 6.27 przedstawione s¡159
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6.5 Najlepszy model γPegzmiany z�±i rzezywistej (fℜ) i urojonej (fℑ) parametru f ∗, w funkji z�stotliwo±i dladwóh modeli standardowyh OPAL A04 (No.4) i OP A04 (No.8). Empiryzne warto±ioparte s¡ na wyznazeniah J. Daszy«skiej-Daszkiewiz i P. Walzaka. Na przykªadzietyh dwóh modeli wida¢, »e je±li uwzgl�dniane jest dopasowanie parametru f ∗ (z�±irzezywistej i urojonej) dla dominuj¡ej z�stotliwo±i typu β Cep, preferowane s¡ tablieOPAL. Jednak»e, lepsze dopasowanie warto±i tego parametru (szzególnie z�±i fℑ) dlamodów typu SPB osi¡gane jest z u»yiem tabli OP. Podobny wniosek uzyskany jest dla
ν Eri.Ka»dy wzrost nieprzezrozysto±i w obszarze Z-bump powoduje zwi�kszanie ró»niypomi�dzy empiryznymi a teoretyznymi warto±iami fℜ i fℑ. Przedstawi¢ to mo»na naprzykªadzie modelu No.12 (50% wzrost κ przy logT = 5.35) w porównaniu do modelustandardowego No.8, na rysunku 6.28, dla dwóh modów osylaji f1 = 6.5897 d−1 jako
ℓ = 0 p1 (górny panel) oraz f2 = 0.6355 d−1 jako ℓ = 2 mod g wysokiego rz�du (dolnypanel). Jak mo»na si� spodziewa¢ zmniejszenie κ powoduje przybli»enie ku warto±iomempiryznym, na przykªadzie modelu z 30-o% obni»eniem nieprzezrozysto±i w Z-bump(oznazony na rysunku jako −30%Zb). Jednak»e, jest mo»liwo±¢ dopasowania parametru
f ∗ wykorzystuj¡ mody�kaj� wokóª DOB, na przykªadzie modelu z 30-o% wzrostem κ(oznazonym 30%DOB). Spo±ród wszystkih wyników dla tabli OP, jest to jeden z modelinajlepiej dopasowuj¡y urojon¡ z�±¢ parametru (fℑ), która jest ¹ródªem najwi�kszyhrozbie»no±i dla modu radialnego p1. Wpªyw zwi�kszenia neonu zterokrotnie w skªadzieA04 (model ozn. A04+Ne4 - romb) równie» nie przedstawia rozwi¡zania dla osi¡gni�ialepszej zgodno±i, ho¢ w prawidªowym kierunku dla lepszego dopasowania f ∗. Caªkowi-ie odwrotny efekt ma wzrost zawarto±i niklu, lokuj¡ model na pªaszzy¹nie (fℜ, fℑ)najdalej ze wszystkih modeli od podanego obszaru bª�du (nie zaznazony). Wnioskowa¢mo»na, »e jedynie zmniejszenie ob�to±i tego pierwiastka (b¡d¹ »elaza) w mieszane A04(b¡d¹ A09) mo»e poprawi¢ zgodno±¢ mi�dzy wynikami teoretyznymi i empiryznymi.Najlepsze dopasowanie f ∗ dla obu obserwowanyh z�stotliwo±i (f1 i f2) osi¡gni�te jestprzy zaªo»eniu w przybli»eniu sªoneznej zawarto±i X = 0.74 i zwi�kszeniu nieprzezro-zysto±i w DOB o 40% (model ozn. X=0.74, 40%DOB - odwróony trójk¡t). Warto-±i parametru zespolonego zbli»one s¡ wówzas do wyników otrzymywanyh w modelahOPAL. Jednak»e, pomimo sukesu w odtworzeniu empiryznyh warto±i f ∗, model tennie wzbudza wi�kszo±i obserwowanyh pulsaji typu β Cep. Znazne obni»enie niesta-bilno±i powoduje, »e nawet fundamentalny mod radialny jest marginalnie niestabilny.Obszar pulsaji modów g wysokiego rz�du pozostaje niestabilny tylko dla kwadrupolo-wyh osylaji, z parametrami modelu log Teff = 4.323 logL = 3.742. Z powodu du»yhzmian w DOB, na diagramie HR jasno±¢ modelu wypada poza bª¡d 1σ. Przewidywana dlatakiego modelu sejsmiznego masa jest znaznie wi�ksza (9.084M⊙) i o znaz¡o ni»szejmetalizno±i Z = 0.0144, zbli»onej do sªoneznej (Asplund et al. 2009).161
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Rysunek 6.27: Przebieg teoretyznyh warto±i f ∗ modeli γ Peg (No.4 i No.8) dla trzehstopni ℓ = 0 (i¡gªa gruba linia) ℓ = 1 (linia przerywana) ℓ = 2 (linia kropkowana), wporównaniu z empiryznymi wyznazeniami parametru zespolonego (kropki). Na oddziel-nyh panelah podane wyniki dla z�±i rzezywistej fℜ (górny panel) i urojonej fℑ (dolnypanel). Amplitudy z�stotliwo±i podane w skali logarytmiznej.
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6.5 Najlepszy model γPegDla uzyskania najlepszego dopasowania f ∗ wymagana jest niska metalizno±¢ (Z) mo-deli sejsmiznyh, o zgodne jest z wynikiem obserwayjnym Z ∼ 0.01 (Morel et al. 2006).W porównaniu do skªadu A04, uzyskany skªad hemizny γ Peg wskazuje na znazne ob-ni»enie ob�to±i pierwiastków C, N, O, odpowiednio o 0.19, 0.20 i 0.23 dex. A zatemzmniejszaj¡ ih zawarto±¢ okoªo 1.5-krotnie, podobnie jak dla »elaza (−0.20 dex). Je±lidopasowa¢ z�stotliwo±i i uzyska¢ niestabilno±¢ dla wszystkih obserwowanyh pulsaji,wówzas brak jest zgodno±i parametru f ∗. Z drugiej strony, je±li uzyska¢ dopasowanie f ∗poprzez mody�kaj� κ w DOB i zawarto±¢ X , niestabilno±¢ teoretyznyh pulsaji typu
β Cep i SPB ulega znaznemu obni»eniu.6.5.3 Dyskusja wynikówPrzedstawione wyniki modelowania sejsmiznego γ Peg wskazuj¡ na istnienie problemówze wzbudzaniem modów osylaji odpowiadaj¡yh obserwowanym pulsajom. Dodat-kowo, dopasowanie zespolonego parametru f ∗ wymaga znaznyh zmian w obszarze garbunieprzezrozysto±i DOB. Wykorzystanie ró»nyh mieszanek hemiznyh przy modelowa-niu nie ma wi�kszego wpªywu na dopasowanie f ∗. Prawdopodobnie dokªadniejsza analizawpªywu indywidualnyh pierwiastków grupy »elaza na ten parametr wskazaªaby mo»-liwe rozwi¡zanie problemu. Proponowane zmiany nieprzezrozysto±i s¡ znaznie wi�kszeni» przewidywana dokªadno±¢ tabli OP, która wynosi okoªo kilka proent (Badnell et al.2005). Daszy«ska-Daszkiewiz and Walzak (2010) wskazuj¡, »e najlepszym rozwi¡zaniemdopasowania f ∗ dla ν Eri s¡ nieprzezrozysto±i pomi�dzy tabliami OPAL i OP. Wzrost
κ zwi¡zany z pojawieniem si� nowyh tabli OP i dokªadniejszym oszaowaniem skªaduhemiznego Sªo«a, powoduje wi�ksz¡ rozbie»no±¢ pomi�dzy wynikami teoretyznymi iempiryznymi. Dla wyja±nienia obserwowanyh pulsaji w gwiazdah hybrydowyh typuB potrzebna jest jeszze wi�ksza nieprzezrozysto±¢. I jest to problem nie tylko gwiazd hy-brydowyh. Mieszanki pierwiastków A04 lub A09, powoduj¡ niezgodno±¢ modelu standar-dowego Sªo«a z wynikami heliosejsmiznymi dla pro�lu pr�dko±i d¹wi�ku we wn�trzu.Christensen-Dalsgaard et al. (2009) sugeruj¡, »e zmiany nieprzezrozysto±i okoªo 30% nadnie strefy konwekyjnej polepsz¡ zgodno±¢ modeli i obserwaji. Zmiany κ wykorzystujetak»e Y�ld�z (2011) w elu otrzymania lepszej zgodno±i dla modeli gwiazd typu sªonez-nego, αCenA i B. Autor wskazuje, »e zwi�kszenie nieprzezrozysto±i przy log T = 6.5o 7% (αCenA) i 22% (αCenB), polepsza zgodno±¢ z obserwajami. Zmiany te wprowa-dzane s¡ w obszarze, gdzie jonizaja i±nieniowa jest bardziej efektywna w gwiazdah oni»szyh masah. Zwi�kszenie nieprzezrozysto±i rz�du kilkudziesi�iu proent wykorzy-stali równie» Salmon et al. (2012) dla gwiazd typu B w obu obªokah Magellana. Wyniki zestandardowymi tabliami OPAL i OP nie s¡ w stanie wytªumazy¢ obserwowane pulsajew Obªokah Magellana o maªej metalizno±i, Z = 0.0027 dla Maªego Obªoku i 0.0046 dla164



6.6 ιHerulisDu»ego Obªoku Magellana. Wzbudzenie pulsaji dla tak niskiej metalizno±i uzyskuj¡dopiero dla wzrostu κ o ponad 50% dla temperatur wi�kszyh ni» maksimum Z-bump. Zbadanym obszarem Z-bump, zwi¡zany jest tak»e wpªyw pierwiastka niklu na aªkowit¡nieprzezrozysto±¢ materii. Znazenie tego pierwiastka jest tym wi�ksze, »e w tabliahOP nieprzezrozysto±i monohromatyzne niklu wyznazane s¡ z ekstrapolaji wynikówdla »elaza. Otrzymanie dokªadniejszyh nieprzezrozysto±i dla niklu jest ostatnio elemdo±wiadze« laboratoryjnyh, mi�dzy innymi Turk-Chièze et al. (2011). Wst�pne wynikiwskazuj¡, »e wkªad Ni na nieprzezrozysto±¢ wynosi okoªo 30-u%. Podobna ró»nia wwarto±iah nieprzezrozysto±i wyst�puje pomi�dzy tabliami OPAL GN93 i OP A04, wmodelah gwiazd hybrydowyh6.6 ιHerulisModele sejsmizne ιHer nie opieraj¡ si� na dopasowaniu obserwowanyh z�stotliwo±ijako konkretnego modu osylaji. Za podstawowe widmo osylaji gwiazdy przyj�te s¡ztery osylaje (Chapellier et al. 2000): f1 = 0.287 d−1, f2 = 0.43 d−1, f3 = 0.766d−1 i f4 = 0.248 d−1. Autorzy wskazuj¡, »e trzy ostatnie z�stotliwo±i nie s¡ w peªnirozstrzygaj¡ymi wynikami. Dodatkowo, pod uwag� wzi�te s¡ trzy z�stotliwo±i ∼ 0.77d−1 oraz jedna ∼ 0.468 d−1, wykryte w analizie krzywyh pr�dko±i radialnyh, progra-mami Period04 i ZUZA (poprzedni rozdziaª, strona 123). Poni»ej przedstawione wynikimaj¡ na elu zbadanie modeli ewoluyjnyh odtwarzaj¡yh niestabilno±i w obszarzemodów grawitayjnyh wysokiego rz�du, jak równie» pod wzgl�dem pulsaji hybrydo-wyh typu β Cep/SPB. Pozyje otrzymanyh modeli s¡ porównywane na diagramie HR zobserwowanymi danymi (tabela 4.4 na stronie 68):
log Teff = 4.2535± 0.0035, logL/L⊙ = 3.4878± 0.0741, (6.6)6.6.1 Modele OPAL i OP A09Rozwa»ane s¡ modele sejsmizne dla dwóh mas gwiazdowyh 6.5 i 7M⊙, znajduj¡yh si�na i¡gu gªównym w fazie palenia wodoru we wn�trzu. Wybrane masy oparte s¡ na pozyjigwiazdy na HR w porównaniu z siatk¡ modeli polizonyh dla tabli OP A04 (X = 0.70)i metalizno±i Z = 0.015. Gªównym zaªo»eniem dla poprawnego modelu jest wzbudzaniemodów g na dwóh najni»szyh z�stotliwo±iah f1 i f4, w zakresie wyznazonyh bª�dówtemperatur efektywnyh i jasno±i. Oblizenia wykonane s¡ dla modeli nie uwzgl�dniaj¡-yh rotaji dla trzeh metalizno±i Z = 0.020, 0.015 i 0.010. Porównanie teoretyznyhosylaji wzbudzanyh wzdªu» ±ie»ki ewoluyjnej, wskazuje na korzystniejszy wybór mo-deli bli»szyh linii TAMS. Pozyje na diagramie HR dla modeli OPAL i OP przedstawiones¡ na rysunku 6.29, odpowiednio górny i dolny panel. Zahowania parametru η, którego165



6.7 ζ Cassiopeiaewarto±i ≥ 0 wskazuj¡ na niestabilno±¢ osylaji, przedstawione s¡ na rysunku 6.30 dlaOPAL (górne panele) i OP (dolne panele). Wykorzystanie mieszanki A09 zamiast GN93jest wystarzaj¡e aby wzbudza¢ osylaje w zakresie 0.24−0.77 d−1, niezale»nie od u»y-tyh tabli nieprzezrozysto±i. Dla masy 6.5M⊙ modelu OPAL najni»sza z�stotliwo±¢
f4 odtwarzana jest tylko marginalnie przez mody dipolowe. Niestabilne osylaje poni»ej0.2 d−1 nie s¡ przewidywane dla rozwa»anego zakresu mas gwiazdowyh. W zakresiez�stotliwo±i 1.1 − 2.0 d−1 analiza pr�dko±i radialnyh wskazuje na dwie osylaje owzgl�dnie du»yh amplitudah: f2 = 1.27 d−1 (Period04) i f2 = 1.9 d−1 (ZUZA), odpo-wiednio tabela 5.18 (strona 121) i tabela 5.19 (strona 122). Osylaje te nie s¡ wzbudzaneprzez rozwa»ane modele ewoluyjne dla stopni ℓ = 1, 2 Je±li w rzezywisto±i byªyby topulsaje gwiazdy, koniezne jest wówzas rozwa»enie wy»szyh stopni pulsaji modów g.Jednak»e, detekja modów o stopniah ℓ > 2 w badanej krzywej pr�dko±i radialnyh jestmaªo prawdopodobne, ze wzgl�du na maª¡ ilo±¢ danyh obserwayjnyh (5.27 na stronie120). Innym wytªumazeniem tyh osylaji mo»e by¢ szybka rotaja, lez oszaowanapr�dko±¢ jest niska (v sin i = 0 kms−1). Ze wzgl�dnie nisk¡ amplitud¡ wykryta jest przezoba kody (w ró»nyh seriah obserwayjnyh) z�stotliwo±¢ okoªo 4.2 d−1. Jej warto±¢jest dobrze odtwarzana przez modele, lez z�stotliwo±¢ nie jest wzbudzana na etapie ewo-luji tu» przed TAMS. Dla masy 7M⊙ pulsaje typu β Cep okoªo 4 d−1 przewidywanes¡ na wze±niejszyh etapah ewoluji.Na podstawie podanyh wyników, najlepsze modele sejsmizne dla ιHer mo»na uzy-ska¢ dla mas z zakresu 6.5−7.0M⊙ oraz dla stosunkowo wysokiej metalizno±i Z & 0.015.Wy»sze Z jest wa»nym zynnikiem dla uzyskania niestabilno±i w zakresie z�stotliwo±i
0.24−0.77 d−1. Dla mas wy»szyh od 7M⊙ mody g z z�stotliwo±i¡ okoªo 0.24 d−1 nies¡ wzbudzane. Dla obserwowanej pozyji na HR modele wskazuj¡, »e dwie z�stotliwo±i
f1 = 0.287 d−1 i f4 = 0.248 d−1 najprawdopodobniej s¡ modami ℓ = 1. Cz�stotliwo±i
2 = 0.43 d−1 i f3 = 0.766 d−1 Chapellier et al. (2000) nie zalizaj¡ do potwierdzonyhpulsaji ιHer. W niniejszej pray znalezione s¡ zbli»one z�stotliwo±i 0.468 d−1 i∼ 0.76d−1, które jednak mog¡ nale»e¢ do widma osylaji gwiazdy. Przewidziany zakres masbardzo dobrze zgadza si� z wynikiem 6.7± 0.6M⊙ (Handler 2009).6.7 ζ CassiopeiaeJedyn¡ znan¡ pulsaj¡ gwiazdy jest z�stotliwo±¢ f = 0.64 d−1, identy�kowanej przezNeiner et al. (2003) jako mod ℓ = 2 ± 1. W analizie krzywej pr�dko±i radialnyh (po-przedni rozdziaª - strona 122), nie znalezione s¡ jakiekolwiek pulsaje o znaz¡ym sto-sunku sygnaªu do szumu (S/N ≥ 4). Przedstawione poni»ej modele sejsmizne wybranes¡ w opariu o pozyj� ζ Cas na diagramie HR, na siate modeli OP A04 (X = 0.7)166
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Rysunek 6.29: Wybrane modele OPAL i OP dla mieszanki hemiznej A09 (zerwonepunkty) w porównaniu z obserwowan¡ pozyj¡ gwiazdy ιHer, wedªug kalibraji przedsta-wionej w rozdziale 4
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Rysunek 6.30: Wpªyw zmiany metalizno±i (Z = 0.020, 0.015 i 0.010) na niestabilno±¢i zakres wyst�powania teoretyznyh osylaji w modelu ιHer w pobli»u TAMS. Widmaosylayjne polizone s¡ dla dwóh mas gwiazdowyh 6.5 i 7M⊙, przy u»yiu tabli OPALi OP A09.
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6.7 ζ Cassiopeiaei Z = 0.015. Wedªug podanej kalibraji dla katalogu gwiazd typu SPB otrzymane s¡nast�puj¡e warto±i temperatury efektywnej i jasno±i:
log Teff = 4.3314± 0.0137, logL/L⊙ = 3.8920± 0.0653. (6.7)Ze wzgl�du, »e ζ Cas nale»y do kandydatek na gwiazd� hybrydow¡ typu β Cep/SPB,obserwowane i znalezione z�stotliwo±i badane s¡ pod tym k¡tem. Jednoze±nie, jestto próba oszaowania mo»liwo±i wzbudzania osylaji 1.21 d−1, mo»liwego pierwszegoowertonu wykrytego przez Neiner et al.6.7.1 Modele OP A09Za najodpowiedniejsz¡ mas� dla modeli ζ Cas przyj�ta jest warto±¢ 9.0M⊙. Dla wybranejmasy rozwa»ane s¡ trzy modele sejsmizne wzdªu» ±ie»ki ewoluyjnej lizonej dla trzehró»nyh metalizno±i Z = 0.020, 0.015 i 0.010. Modele 80, 100 i 120, reprezentuj¡ wzgl�d-nie pó¹niejsze etapy ewoluji na i¡gu gªównym. Poªo»enie tyh modeli wzdªu» ±ie»ekewoluyjnyh w porównaniu z obserwowanymi temperatur¡ i jasno±i¡ gwiazdy podane s¡na rysunku 6.31. Oblizenia wykonane s¡ z uwzgl�dnieniem jednorodnej rotaji poz¡t-kowej 60 kms−1, przez o rozwa»ane modele wzdªu» ±ie»ki ewoluyjnej maj¡ pr�dko±irotaji okoªo ∼ 55 − 52 kms−1. Warto±i te zbli»one do wyznazonej przez Morel et al.(2008) na okoªo 55 kms−1. Teoretyzne widma osylaji modeli na trzeh etapah ewolu-ji podane s¡ na rysunku 6.32. Modele sejsmizne zgodnie potwierdzaj¡ przewidywaniadla identy�kaji obserwowanej z�stotliwo±i f = 0.64 d−1 jako modu kwadrupolowego(ℓ = 2). Obserwowany pik pulsayjny nie jest wzbudzony przez mody dipolowe, nawet dlametalizno±i 0.02 przy uwzgl�dnieniu rotayjnego rozszzepienia z�stotliwo±i modów g.Z kolei, mody kwadrupolowe s¡ wzbudzone na obserwowanej z�stotliwo±i dla aªego za-kresu metalizno±i modeli. Dla Z = 0.010 najodpowiedniejszy model sejsmizny (model120) znajduje si� bardzo blisko TAMS. Dla oraz wy»szyh metalizno±i wi�ej modelina wze±niejszyh etapah ewoluji MS (modele 100 i 80) przewiduje niestabilno±¢ dlaz�stotliwo±i okoªo 0.64 d−1. Najni»sza badana metalizno±¢ jest w dobrej zgodno±iz wyznazeniami Gies and Lambert (1992) i warto±i¡ [Fe/H℄= −0.23. �aden z modelinie ma wzbudzanyh z�stotliwo±i > 1.1 d−1 (dla ℓ = 1, 2), zatem osylaja 1.21 d−1znaleziona przez Neiner et al. nie mo»e by¢ uznana za pulsaj� gwiazdy dla tyh osza-owa« ewoluyjnyh. Niestabilno±¢ tej z�stotliwo±i mo»liwa jest jedynie dla Z & 0.02lub dla wy»szyh stopni pulsaji ℓ > 2. Temperatura i jasno±¢ podane przez Neiner et al.(log Teff = 4.31, logL/L⊙ = 3.74) s¡ ni»sze od przyj�tyh w niniejszej pray. Jednak, tewarto±i s¡ w lepszej zgodno±i ze ±ie»k¡ ewoluyjn¡ dla Z = 0.01.Dla wszystkih trzeh metalizno±i modele sejsmizne przewiduj¡ pulsaje typu β Cep,a zatem wyst�powanie pulsaji hybrydowyh jest mo»liwe dla masy 9M⊙. Wzbudzane169



6.7 ζ Cassiopeiaes¡ one zarówno dla dipolowyh i kwadrupolowyh modów i przewidywane dla szerokiegozakresu z�stotliwo±i (3−7 d−1). Analiza pr�dko±i radialnyh w poprzednim rozdziale,wskazuje na osylaje o niskih amplitudah nale»¡yh do tego zakresu. Jednak zmien-no±i te maj¡ zbyt niskie stosunki sygnaªu do szumu (S/N < 4.0), przez o nie mo»na ihzalizy¢ do widma osylaji gwiazdy.
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Rysunek 6.31: Wybrane modele OP dla mieszanki hemiznej A09 (zerwone punkty) wporównaniu z obserwowan¡ pozyj¡ gwiazdy ζ Cas. Dla zaznazonyh modeli polizones¡ teoretyzne widma osylaji.Dla ζ Cas znana jest tylko jedna z�stotliwo±¢ pulsaji i do±¢ dobrze odtwarzana jestprzez modele o masie ∼ 9.0M⊙ o metalizno±i z zakresu Z = 0.01 − 0.02. Jednak»e,teoretyzne oblizenia przewiduj¡ wi�ksz¡ lizb� modów g wysokiego rz�du oraz wyst�-powanie pulsaji typu β Cep. W modelu o najni»szej metalizno±i, istnieje bardzo dobredopasowanie obserwowanej pulsaji jako modu ℓ = 2 g24 i m = 0 (∼0.65 d−1). Dlapr�dko±i rotaji powy»ej 50 kms−1 rozszzepienia modów g na tyh z�stotliwo±iah s¡rz�du >0.1 d−1, przez o brak w modelu dopasowania warto±i obserwowanej do moduwsteznego m = −1 (0.521 d−1) b¡d¹ m = −2 (0.396 d−1). Uwzgl�dniaj¡ przewidy-wane pulsaje dla masy modelu 9.0M⊙, gwiazda ζ Cas jest bardzo dobr¡ kandydatk¡ nadalsze poszukiwania osylaji hybrydowyh typu β Cep/SPB.
170

Chapter5/Chapter5Figs/EPS/hrd_zC_3m.eps


6.7 ζ Cassiopeiae
η

 

l=1

-0.4

-0.2

0.0

0.2

0.4

 

 

 model 120
 model 100
 model 080

1 2 3 4 5 6 7 8 9

-0.4

-0.2

0.0

0.2

0.4

 

 

frequency [cd-1]

OP A09
M=9.0 M

�
, Z=0.020

l=2

 

η

 

l=1

-0.4

-0.2

0.0

0.2

0.4

 

 

 model 120
 model 100
 model 080

1 2 3 4 5 6 7 8 9

-0.4

-0.2

0.0

0.2

0.4

 

 

frequency [cd-1]

OP A09
M=9.0 M

�
, Z=0.015

l=2

 

η

 

l=1

-0.4

-0.2

0.0

0.2

0.4

 

 

 model 120
 model 100
 model 080

1 2 3 4 5 6 7 8 9

-0.4

-0.2

0.0

0.2

0.4

 

 

frequency [cd-1]

OP A09
M=9.0 M

�
, Z=0.010

l=2

 

Rysunek 6.32: Teoretyzne widma osylaji modeli ζ Cas o masie 9.0M⊙ wzdªu» ±ie»ekewoluyjnyh dla trzeh metalizno±i: Z = 0.020 (górny lewy panel), 0.015 (górny prawypanel) i 0.010 (dolny panel). Wyniki otrzymane dla tabli OP A09 i porównane z jedyn¡znan¡ pulsaj¡ gwiazdy 0.64 d−1.
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Rozdziaª 7PodsumowanieNiniejsza praa skªada si� z trzeh z�±i skupiaj¡yh si� na ró»nyh aspektah pulsajigwiazd typu B i¡gu gªównego. W pierwszej z�±i (rozdziaªy 2 do 4) analizowane s¡pulsaje typu β Cep i SPB z punktu widzenia oblize« teoretyznyh i obserwayjnyhparametrów znanyh obiektów. Rozdziaª 3 szzegóªowo opisuje tablie nieprzezrozysto-±i OPAL i OP oraz efekty u»ytyh mieszanek pierwiastków hemiznyh na oblizeniamasowe. W wyniku tyh oblize« wyznazone s¡ domeny niestabilno±i pulsaji typu
β Cep i SPB, dla szerokiego zakresu stopni pulsaji ℓ = 0 − 6. Domeny te porównanes¡ ze znanymi pozyjami gwiazd z katalogów obserwayjnyh na diagramah HR b¡d¹okres - temperatura. W rezultaie, dla oblize« pokrywaj¡yh masy powy»ej 20M⊙ nieobserwuje si� »adnyh gwiazd, ho¢ teoria przewiduje lizne pulsaje tego typu. Z drugiejstrony, obszar tyh mas pokrywa si� z wyst�powaniem gwiazd typu Wolf-Rayet'a i jasnyhzmiennyh B (LBV), któryh pulsaje mog¡ by¢ wytªumazeniem pulsaji typu β Cep wmodelah o najwi�kszyh jasno±iah. Ewoluja tyh obiektów zwi¡zana jest z du»¡ utrat¡masy, nie uwzgl�dnian¡ w wykorzystanym przez nas kodzie Warsaw-New Jersey.Druga z�±¢ (rozdziaª 5) po±wi�ona jest pulsajom hybrydowym typu β Cep/SPB. Napodstawie oblize« teoretyznyh z poprzedniej z�±i wyznazone s¡ domeny niestabil-no±i dla osylaji hybrydowyh. Zakres wyst�powania tego typu zmienno±i porównanyjest z pozyj¡ znanyh gwiazd hybrydowyh oraz kandydatek. Do potwierdzonyh hybrydzaliza si�: 12 La, ν Eri i γ Peg oraz siedem nowyh gwiazd hybrydowyh, wykrytyh wmisji satelity Kepler. Pozyje gwiazd na diagramie HR jak i ih pulsaje bardzo dobrzezgadzaj¡ si� z oblizeniami teoretyznymi. Dla kandydatek ta zgodno±¢ jest w¡tpliwa iprawdopodobnie wymaga wi�kszej lizby obserwaji. W pi�iu nowo odkrytyh gwiaz-dah typu β Cep (ASAS-3) te» obserwuje si� pulsaje na z�stotliwo±iah modów g i p.Pozyje tyh gwiazd na diagramie okres - temperatura wypadaj¡ w obszarze osylajihybrydowyh, lez z�stotliwo±i pulsaji gwiazd s¡ za wysokie dla typowyh modów gwysokiego rz�du. Prawdopodobnym wytªumazeniem dla tyh obiektów s¡ du»e pr�dko-172



±i rotaji, powoduj¡e znazne przesuni�ia w z�stotliwo±i pulsaji typu β Cep i SPB.Podobna analiza wraz z kalibraj¡ temperatury i jasno±i przeprowadzona jest dla kilku-nastu gwiazd z gromad NGC6910 i NGC884 (χPer). W widmah osylaji kilku gwiazdobserwuje si� pulsaje hybrydowe typu β Cep/SPB - trzy w NGC6910 i dwie w NGC884.Na podstawie obserwowanyh pozyji na diagramie HR mo»liwe jest wytªumazenie pul-saji hybrydowyh w tyh gwiazdah, dla domen niestabilno±i OP A04 i metalizno±iah
Z ≥ 0.015. Dla gwiazd z gromady NGC6910 brak informaji o indywidualnyh pr�dko-±iah rotaji. Wedªug oszaowa« jest to gromada mªoda (okoªo 6 Myrs), a zatem mªodegwiazdy typu B i zapewne szybko rotuj¡e. Dla gwiazd z gromady NGC884 pr�dko±irotaji s¡ du»e, nawet do 200 kms−1. Z tego wzgl�du, rozmieszzenie obserwowanyhpulsaji hybrydowyh w z�stotliwo±i dodatkowo spowodowane mo»e by¢ szybk¡ rotaj¡.W z�±i tej podany jest szzegóªowy opis widm pulsaji dla trzeh najlepiej zbadanyhgwiazd hybrydowyh, 12La, ν Eri i γ Peg. Dla ostatniej gwiazdy wykonana jest ana-liza krzywyh jasno±i i pr�dko±i radialnyh w poszukiwaniu nowyh pulsaji gwiazdy.Znalezione s¡ z�stotliwo±i, które potenjalnie mog¡ by¢ skªadnikami rozszzepionymirotayjnie. Jednak»e, stosunki sygnaªu do szumy (S/N) dla tyh osylaji znajduj¡ si�poni»ej typowo przyjmowanej graniy detekji. Przedstawione s¡ tak»e odpowiednie ana-lizy krzywyh pr�dko±i radialnyh dla dwóh kandydatek na hybrydy: ιHer i ζ Cas. Dlatyh dwóh kandydatek nie znalezione s¡ z�stotliwo±i pulsaji o znaz¡ym stosunku
S/N . W analizie fourierowskiej ζ Cas wykryta jest z�stotliwo±¢ z du»a amplitud¡ okoªo0.19 d−1, prawdopodobnie zwi¡zana ze znan¡ rotaja gwiazdy 0.186 d−1. Krzywe pr�d-ko±i radialnyh uzyskane s¡ na podstawie obserwaji spektroskopowyh teleskopem PSTw Borówu pod Poznaniem.W ostatniej trzeiej z�±i (rozdziaª 6) przeprowadzono szzegóªow¡ astrosejsmolo-gizne badanie dla ν Eri i γ Peg oraz ewoluyjne oszaowania dla modeli sejsmiznyh
ιHer i ζ Cas. Dla dwóh pierwszyh gwiazd zastosowana metoda opiera si� na zmianahnieprzezrozysto±i w dwóh obszarah otozki: garbie Z-bump przy temperaturze 200 000K i garbie DOB przy 2 000 000 K. Mody�kaje nieprzezrozysto±i κmod i jej pohodnej
κT,mod wprowadzane s¡ poprzez funkj� eksponenjaln¡, w której zmiany oparte s¡ natrzeh wolnyh parametrah: amplitudzie zmian, szeroko±i pro�lu funkji temperaturyoraz lokalizaji maksimum zmian w funkji temperatury. Zaproponowane zwi�kszenianieprzezrozysto±i maj¡ na elu wzbudzenie osylaji dla aªego obserwowanego zakresuz�stotliwo±i dla modów typu β Cep/SPB oraz uzyskanie dopasowania z�stotliwo±i dlajak najwi�kszej lizby obserwowanyh pulsaji.W widmie osylaji ν Eri obserwowane s¡ dwa mody grawitayjne wysokiego rz�du(fA ∼ 0.4 i fB ∼ 0.6 d−1), jednak»e tylko z�stotliwo±¢ fB jest wzbudzana z u»yiemtabli OP jako mod ℓ = 2. Dla fA koniezne jest uwzgl�dnienie modów ℓ = 1, poniewa»173



kwadrupolowe osylaje nie s¡ wzbudzane dla tak niskih z�stotliwo±i. Skonstruowanyjest model ze zwi�kszeniem κ o 50% przy temperaturze log T = 5.45. Dodatkowo, dlaosi¡gni�ia dopasowania z�stotliwo±i f5 = 7.8982 d−1 jako modu ℓ = 1 p2 obni»ona jestnieprzezrozysto±¢ o 1% przy temperaturze log T = 6.30. Typowo w modelah przyj�tajest poz¡tkowa zawarto±¢ wodoru X = 0.7. Zwi�kszenie tego parametru (np. X = 0.74)obni»a niestabilno±¢ modów pulsaji typu β Cep, ale podwy»sza niestabilno±¢ modów typuSPB. Najlepszy model sejsmizny wskazuje na mas� gwiazdy okoªo 9.5M⊙. Wszystkiemodele przewiduj¡ osylaje kwadrupolowe z z�stotliwo±i¡ okoªo 4.5 d−1, które nie s¡obserwowane. Z drugiej strony, obserwowany pik f11 = 6.732 d−1 nie jest przewidywanyw modelah dla stopni pulsaji ℓ ≤ 2. Wyniki ν Eri demonstruj¡ istnienie dwóh wa»nyhproblemów. (i) Pierwszy dotyzy du»yh zmian nieprzezrozysto±i, bez któryh niemo»-liwe jest uzyskanie niestabilno±i dla z�stotliwo±i (faktyznie trzeh bliskih osylaji)przy f5 = 7.8982 d−1 (jako ℓ = 1 lub 2) i przy fA ∼ 0.4 (jako ℓ = 1). Wzbudzanie tejnajni»szej obserwowanej z�stotliwo±i mo»liwe jest tylko przy znaznym zwi�kszeniu nie-przezrozysto±i w obszarze Z-bump. Drug¡ mo»liwo±i¡ jest zwi�kszenie ob�to±i »elazab¡d¹ niklu w mieszane A04 (lub A09) o najmniej kilkukrotnie. (ii) Drugim problemems¡ wyniki uzyskane przez astrosejsmologi� zespolon¡. Przy dopasowaniu nieadiabatyz-nego parametru f ∗ z danymi empiryznymi, wyst�puje rozbie»no±¢ pomi�dzy wyboremodpowiednih tabli nieprzezrozysto±i. Tablie OPAL daj¡ lepsze dopasowanie tego pa-rametru dla pulsaji typu β Cep, natomiast tablie OP - dla modów typu SPB. Metoda tawi¡» pozostawia problem stabilno±i modów p o najwy»szej obserwowanej z�stotliwo±i(∼ 7.9 d−1) oraz modu g wysokiego rz�du (fA). Jakakolwiek mody�kaja κ w obszarze Z-bump pogarsza zgodno±¢ teoretyznego i empiryznego parametru f ∗, natomiast zmianyw DOB mog¡ prowadzi¢ do lepszego dopasowania. Jednak»e, zmiany w DOB nie roz-wi¡zuj¡ tego problemu w aªo±i, gdy» z�±¢ z�stotliwo±i w widmie osylaji pozostajestabilna.Modele sejsmizne gwiazdy hybrydowej γ Peg z u»yiem tabli OPAL nie odtwarzaj¡sze±iu obserwowanyh modów grawitayjnyh wysokiego rz�du, zarówno przez osylaj�
ℓ = 1 jak i ℓ = 2. Natomiast w modelah z wykorzystaniem tabli OP mody g s¡ wzbu-dzane dla obu rozwa»anyh stopni ℓ. Jednak»e, tylko osylaje kwadrupolowe obejmuj¡obserwowany obszar z�stotliwo±i typu SPB. Mody dipolowe niestabilne s¡ w w¡skim za-kresie z�stotliwo±i okoªo 0.5− 0.6 d−1, na z�stotliwo±iah ni»szyh ni» obserwowane.Niezale»nie od zastosowanyh tabli nieprzezrozysto±i i mieszanki hemiznej, modytypu β Cep wi¡» pozostaj¡ stabilne (η ≤ 0) dla z�stotliwo±i > 8 d−1 (OPAL) i > 7d−1 (OP). W rezultaie trzy obserwowane pulsaje przypadaj¡e dla tego zakresu z�sto-tliwo±i s¡ stabilne. W modelah OP A04, wzrost κ o 50% przy temperaturze log T = 5.35podwy»sza niestabilno±¢ tyh modów osylaji. Jednozesne zwi�kszenie κ o 16% przytemperaturze log T = 6.3 prowadzi do dopasowania najwy»szej z�stotliwo±i f13 = 9.1092174



d−1. Ta dodatkowa zmiana w obszarze DOB przesuwa model na diagramie HR, umiesz-zaj¡ wewn¡trz bª�du obserwayjnego 1σ. Rozpatruj¡ mody�kaje nieprzezrozysto±i(tabli OP A09) rz�du 60% przy log T = 5.36 oraz 20% przy log T = 6.4 uzyskany jestmodel najlepiej dopasowuj¡y wszystkie obserwowane z�stotliwo±i typu β Cep, za po-mo¡ modów ℓ ≤ 2. �aden ze skonstruowanyh modeli sejsmiznyh nie wzbudza osylaji
ℓ = 1 w obserwowanym obszarze z�stotliwo±i 0.6− 1.0 d−1. Wyniki wskazuj¡ na mas�
γ Peg okoªo 8.5M⊙. Lokalizaja na diagramie HR najlepszego modelu jest w zgodzie zobserwayjnymi wyznazeniami. Spo±ród teoretyznyh osylaji typu β Cep tylko modkwadrupolowy niskiego rz�du z z�stotliwo±i¡ okoªo 4.5 d−1 nie wyst�puje w widmieosylaji gwiazdy. Na przykªadzie tego najlepszego modelu, rozpatrywany jest wpªywjednorodnej rotaji na z�stotliwo±i osylaji. Uwzgl�dnione s¡ z�stotliwo±i wykryteprzy analizie krzywej pr�dko±i radialnyh, ho¢ posiadaj¡ za niskie S/N aby z pewno-±i¡ zalizy¢ je do widma osylaji gwiazdy. Trzy osylaje z zakresu modów g (0.876,0.901 i 0.91 d−1) nie pokrywaj¡ si� z obserwowanymi i w najlepszym wypadku mo»na jeprzypisa¢ skªadnikom rotayjnie rozszzepionego multipletu. Tak¡ przynale»no±¢ mo»nawnioskowa¢ dla jednej z z�stotliwo±i typu β Cep (∼ 6.95 d−1), która dobrze odpowiadaskªadnikowi m = −1 rozszzepionego modu dipolowego p1. W dwóh najdªu»szyh se-riah zasowyh wykryta jest z�stotliwo±¢ z warto±i¡ zbli»on¡ do znanej f12 = 6.0273d−1, przypuszzalnego modu dipolowego g1 o rz�dzie azymutalnym m = 1. Nowe z�-stotliwo±i, je±li zostan¡ potwierdzone, przyzyniªyby si� do lepszego poznania strukturywewn�trznej gwiazdy. Wówzas w widmie osylaji gwiazdy znane byªyby o najmniejtrzy multiplety, któryh separaja spowodowana jest rotaj¡ gwiazdy, dla modów p i g.Podobnie jak w przypadku ν Eri koniezne jest wprowadzenie du»yh zmian nieprzezrozy-sto±i w obszarze Z-bump w elu wytªumazenia aªego zakresu obserwowanyh z�stotli-wo±i. Rozwi¡zaniem mo»e by¢ zwi�kszenie ob�to±i »elaza (b¡d¹ niklu) w mieszane A04lub A09. Jak i w przypadku ν Eri, Modele astrosejsmologii zespolonej równie» wskazuj¡na preferowanie tabli OPAL przy dopasowywaniu parametru f ∗ dla pulsaji typu β Cep,oraz tabli OP dla modów typu SPB. Poszukiwane jest rozwi¡zanie maj¡e na elu odtwo-rzenie empiryznyh warto±i zespolonego parametru poprzez zmiany nieprzezrozysto±itabli OP, które z reguªy pogarszaj¡ dopasowanie teoretyznyh i empiryznyh warto±i.Udaªo si� skonstruowa¢ model sejsmizny OP A04 z zwarto±i¡ wodoru X = 0.74 oraz40-o proentowym wzrostem κ w obszarze DOB, bardzo dobrze odtwarza rzezywist¡ iurojon¡ z�±¢ f ∗ dla fundamentalnego modu radialnego f1 = 6.5897 d−1 i grawitayjnegowysokiego rz�du f2 = 0.636 d−1. Jednak, dla du»ej z�±i obserwowanyh z�stotliwo±iten model nie wzbudza osylaji w zakresie modów p (osylaje typu β Cep).Podobne problemy wyst�puj¡ przy modelowaniu zarówno ν Eri jak i γ Peg. Mo»liwymirozwi¡zaniami tyh problemów zwi¡zane s¡ albo ze skªadem hemiznym albo z danymiatomowymi wykorzystywanymi do oblize« nieprzezrozysto±i κR.175



Dla gwiazd ιHer i ζ Cas, na podstawie wykonanyh obserwaji spektroskopowyh,otrzymane krzywe pr�dko±i radialnyh przeanalizowane s¡ w poszukiwaniu znanyh lubnowyh z�stotliwo±i pulsaji gwiazd. Kilka znalezionyh z�stotliwo±i jest uwzgl�d-nianyh przy konstruowaniu modeli sejsmiznyh na podstawie obserwayjnej pozyji nadiagramie HR. Wyniki dla ιHer wskazuj¡ na mas� obiektu rz�du ∼ 6.5−7.0M⊙, a osyla-je typu β Cep przewidywane s¡ tylko dla wysokih metalizno±i Z ≥ 0.02. Wze±niejszewyniki podaj¡ dwie niskie z�stotliwo±i okoªo 0.24 i 0.29 d−1, które najprawdopodob-niej s¡ modami dipolowymi. Dodatkowe dwie z�stotliwo±i 0.43 i 0.77 d−1 równie» s¡wzbudzane dla badanego zakresu mas. W niniejszej pray znaleziono z�stotliwo±¢ okoªo0.76 d−1 (kod ZUZA), potwierdzaj¡ tym samym niepewny wynik ∼ 0.77 d−1.W modelah sejsmiznyh ζ Cas uwzgl�dniono jednorodn¡ rotaj� z pr�dko±i¡ okoªo
52 − 55 kms−1, odpowiadaj¡¡ oszaowaniom spektroskopowym. Na podstawie siatkimodeli ewoluyjnyh przyj�ta jest masa modelu ∼ 9.0M⊙. W widmie osylaji gwiazdyznana jest tylko jedna z�stotliwo±¢ 0.64 d−1, któr¡ identy�kuje si� z wsteznym modemkwadrupolowym (m < 0). Oblizenia teoretyzne dla wybranej masy wzbudzaj¡ obser-wowan¡ osylaj� kwadrupolow¡, nawet dla niskih metalizno±i Z = 0.01, która jestprzewidywana dla gwiazdy. W modelu sejsmiznym nie wyst�puje mod wstezny ℓ = 2z tak¡ z�stotliwo±i¡. Spowodowane jest to du»ym rozszzepieniem skªadników modurz�du 0.1 d−1. W miejse tej identy�kaji sugerowany jest entralny skªadnik modu
ℓ = 2 g24 (m = 0) o z�stotliwo±i okoªo 0.65 d−1.
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Dodatek A
Katalog gwiazd typu βCepW dodatku A zestawione s¡ dane fotometryzne dla 48 pojedynzyh obiektów z katalogugwiazd β Cep ze Stankov and Handler (2005). Dane pobrane s¡ z katalogu The Gene-ral Catalogue of Photometri Data (GCPD) Mermilliod et al. (1997) i przedstawione s¡dla dwóh systemów fotometryznyh (i) Strömgren'a - kolumny 2 − 5; (ii) Geneva -kolumny 6 − 17 (w tabeli A.1), natomiast pierwsza kolumna podaje numer z kataloguHenry Drapper'a (HD). Fotometria Strömgren'a podaje 4 indeksy, natomiast fotometriaGeneva skªada si� z 11 typowo podawanyh wska¹ników oraz obserwowanej jasno±i Vm(fotometria Johnson'a). Podane wska¹niki U oraz V w rzezywisto±i s¡ wska¹nikami
U −B i V −B, w któryh warto±i B przewa»nie przyjmowane s¡ jako zero. Z podanyhdanyh dla 48 gwiazd tylko 34 s¡ wybrane do kalibraji temperatury efektywnej i jasno±iprzedstawionej w rozdziale 4.
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Tablia A.1: Dane fotometryzne dla gwiazd typu β Cep z kataloguStankov and Handler (2005), z któryh 34 zostaªy uwzgl�dnioneprzy kalibraji przedstawionej w rozdziale 4.HD b− y m1 c1 β Vm U V B1 B2 V1 G U −B1 U −B2 B1 −B2 V1 −G B2 −GStrömgren Geneva886 -0.107 0.093 0.116 2.627 2.830 0.387 1.232 0.790 1.630 1.934 2.481 -0.403 -1.243 -0.840 -0.547 -0.85116582 -0.099 0.091 0.102 2.616 4.073 0.370 1.224 0.782 1.618 1.913 2.469 -0.412 -1.248 -0.836 -0.556 -0.85121803 0.082 0.023 0.012 2.617 6.408 0.522 0.938 0.817 1.556 1.639 2.100 -0.295 -1.034 -0.739 -0.461 -0.54424760 -0.074 0.055 -0.047 2.594 2.883 0.241 1.195 0.783 1.637 1.891 2.432 -0.542 -1.396 -0.854 -0.541 -0.79529248 -0.076 0.068 0.072 2.610 3.933 0.351 1.206 0.782 1.619 1.893 2.442 -0.431 -1.268 -0.837 -0.549 -0.82335411 -0.058 0.071 -0.010 2.608 3.383 0.300 1.168 0.781 1.610 1.856 2.393 -0.481 -1.310 -0.829 -0.537 -0.78335715 -0.088 0.075 0.033 2.619 4.576 0.292 1.214 0.773 1.613 1.897 2.446 -0.481 -1.321 -0.840 -0.549 -0.83344743 -0.091 0.054 -0.003 2.593 1.966 0.254 1.253 0.777 1.640 1.939 2.487 -0.523 -1.386 -0.863 -0.548 -0.84746328 -0.093 0.064 -0.022 2.585 4.324 0.216 1.248 0.760 1.627 1.933 2.488 -0.544 -1.411 -0.867 -0.555 -0.86150707 -0.087 0.071 -0.014 2.594 4.809 0.253 1.218 0.766 1.617 1.904 2.453 -0.513 -1.364 -0.851 -0.549 -0.83652918 -0.073 0.065 0.023 2.591 4.975 0.297 1.191 0.770 1.610 1.878 2.423 -0.473 -1.313 -0.840 -0.545 -0.81356014 -0.067 0.070 0.168 2.572 4.592 0.432 1.183 0.775 1.611 1.869 2.408 -0.343 -1.179 -0.836 -0.539 -0.79759864 0.003 0.061 0.022 2.599 7.617 0.389 1.070 0.795 1.583 1.761 2.273 -0.406 -1.194 -0.788 -0.512 -0.69061068 -0.068 0.077 0.050 2.617 5.698 0.340 1.171 0.778 1.602 1.858 2.396 -0.438 -1.262 -0.824 -0.538 -0.79464365 -0.075 0.076 0.112 2.622 6.034 0.387 1.189 0.779 1.603 1.874 2.418 -0.392 -1.216 -0.824 -0.544 -0.815Kontynuaja na nast�pnej stronie

178



Tablia A.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHD b− y m1 c1 β Vm U V B1 B2 V1 G U −B1 U −B2 B1 −B2 V1 −G B2 −G64722 -0.046 0.075 0.023 2.610 5.680 0.341 1.132 0.785 1.594 1.821 2.346 -0.444 -1.253 -0.809 -0.525 -0.75271913 -0.012 0.052 0.024 2.594 7.670 0.346 1.104 0.785 1.592 1.792 2.312 -0.439 -1.246 -0.807 -0.520 -0.72078616 0.060 0.039 0.068 2.611 6.776 0.474 0.978 0.810 1.561 1.675 2.156 -0.336 -1.087 -0.751 -0.481 -0.595109885 0.173 -0.010 0.060 2.620 8.964 0.518 0.821 0.839 1.545 1.517 1.970 -0.321 -1.027 -0.706 -0.453 -0.425111123 -0.103 0.061 -0.041 2.596 1.239 0.219 1.256 0.768 1.638 1.945 2.500 -0.549 -1.419 -0.870 -0.555 -0.862112481 - - - 2.604 8.347 0.432 0.917 0.812 1.561 1.615 2.096 -0.380 -1.129 -0.749 -0.481 -0.535116658 -0.114 0.080 0.018 2.605 0.956 0.291 1.244 0.777 1.632 1.932 2.494 -0.486 -1.341 -0.855 -0.562 -0.862118716 -0.094 0.058 0.043 2.608 2.284 0.299 1.242 0.782 1.633 1.929 2.483 -0.483 -1.334 -0.851 -0.554 -0.850122451 -0.092 0.045 -0.004 2.594 0.596 0.242 1.233 0.764 1.626 1.927 2.480 -0.522 -1.384 -0.862 -0.553 -0.854126341 -0.047 0.064 0.132 2.621 4.547 0.423 1.146 0.785 1.591 1.831 2.363 -0.362 -1.168 -0.806 -0.532 -0.772129056 -0.086 0.074 0.080 2.604 2.308 0.356 1.221 0.779 1.622 1.910 2.463 -0.423 -1.266 -0.843 -0.553 -0.841129557 0.036 0.027 0.058 2.617 6.077 0.413 1.023 0.803 1.574 1.718 2.213 -0.390 -1.161 -0.771 -0.495 -0.639129929 -0.059 0.058 0.038 2.618 8.071 0.336 1.177 0.779 1.603 1.862 2.400 -0.443 -1.267 -0.824 -0.538 -0.797136298 -0.101 0.075 0.076 2.616 3.214 0.327 1.235 0.774 1.626 1.916 2.471 -0.447 -1.299 -0.852 -0.555 -0.845144470 0.037 0.043 0.010 2.618 3.933 0.391 1.011 0.804 1.575 1.706 2.202 -0.413 -1.184 -0.771 -0.496 -0.627147165 0.168 -0.032 0.003 2.604 2.899 0.512 0.831 0.841 1.567 1.548 1.979 -0.329 -1.055 -0.726 -0.431 -0.412147985 - - - - 7.917 0.596 0.779 0.844 1.526 1.489 1.909 -0.248 -0.930 -0.682 -0.420 -0.383156327 - - - - 9.269 1.099 0.132 1.105 1.254 0.948 0.894 -0.006 -0.155 -0.149 0.054 0.360157056 -0.092 0.089 0.104 2.624 3.252 0.378 1.220 0.787 1.621 1.905 2.454 -0.409 -1.243 -0.834 -0.549 -0.833Kontynuaja na nast�pnej stronie
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Tablia A.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHD b− y m1 c1 β Vm U V B1 B2 V1 G U −B1 U −B2 B1 −B2 V1 −G B2 −G157485 - - - 2.623 - - - - - - - - - - - -158926 -0.105 0.072 0.074 2.613 1.615 0.322 1.238 0.779 1.626 1.928 2.481 -0.457 -1.304 -0.847 -0.553 -0.855160578 -0.100 0.073 0.073 2.613 2.382 0.327 1.238 0.779 1.631 1.924 2.474 -0.452 -1.304 -0.852 -0.550 -0.843163472 0.128 0.017 0.145 2.630 5.803 0.598 0.855 0.834 1.543 1.563 2.018 -0.236 -0.945 -0.709 -0.455 -0.475164340 - - - 2.584 9.324 0.255 1.135 0.774 1.611 1.822 2.354 -0.519 -1.356 -0.837 -0.532 -0.743165174 0.075 0.000 -0.119 2.567 - - - - - - - - - - - -165812 0.079 0.029 -0.001 2.611 7.942 0.437 0.943 0.809 1.555 1.642 2.113 -0.372 -1.118 -0.746 -0.471 -0.558166540 - - - - 8.120 0.490 0.759 0.837 1.530 1.468 1.891 -0.347 -1.040 -0.693 -0.423 -0.361180642 0.259 -0.035 0.031 - 8.272 0.599 0.668 0.850 1.517 1.384 1.800 -0.251 -0.918 -0.667 -0.416 -0.283199140 -0.033 0.051 0.029 2.610 6.572 0.365 1.130 0.785 1.604 1.825 2.348 -0.420 -1.239 -0.819 -0.523 -0.744203664 - - - - - - - - - - - - - - - -205021 -0.092 0.066 0.010 2.605 3.213 0.276 1.235 0.782 1.640 1.928 2.476 -0.506 -1.364 -0.858 -0.548 -0.836214993 -0.034 0.052 0.050 2.609 5.241 0.352 1.134 0.779 1.600 1.827 2.351 -0.427 -1.248 -0.821 -0.524 -0.751216916 -0.047 0.066 0.092 2.629 5.592 0.391 1.139 0.785 1.598 1.832 2.361 -0.394 -1.207 -0.813 -0.529 -0.763
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Dodatek B
Katalog gwiazd typu SPBW dodatku B zestawione s¡ dane fotometryzne dla 54 obiektów z katalogu gwiazd SPBDeCat et al. (2007). Dane pobrane s¡ z katalogu The General Catalogue of PhotometriData (GCPD) Mermilliod et al. (1997) i przedstawione s¡ dla dwóh systemów fotome-tryznyh (i) Geneva - kolumny 2−13; (ii) Strömgren'a - kolumny 14−17 (w tabeli B.1),natomiast pierwsza kolumna podaje numer z katalogu Henry Drapper'a (HD). Fotome-tria Strömgren'a podaje 4 indeksy, natomiast fotometria Geneva skªada si� z 11 typowopodawanyh wska¹ników oraz obserwowanej jasno±i Vm (fotometria Johnson'a). Podanewska¹niki U oraz V w rzezywisto±i s¡ wska¹nikami U −B i V −B, w któryh warto±i
B przewa»nie przyjmowane s¡ jako zero. Z podanyh danyh dla 54 gwiazd tylko 45 s¡wybrane do kalibraji temperatury efektywnej i jasno±i przedstawionej w rozdziale 4.
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Tablia B.1: Dane fotometryzne dla gwiazd typu SPB z kataloguDeCat et al. (2007), z któryh 45 zostaªy uwzgl�dnione przy kali-braji przedstawionej w rozdziale 4.HD Vm U V B1 B2 V1 G U −B1 U −B2 B1 −B2 V1 −G B2 −G b− y m1 c1 βGeneva Strömgren886 2.830 0.387 1.232 0.790 1.630 1.934 2.481 -0.403 -1.243 -0.840 -0.547 -0.851 -0.107 0.093 0.116 2.6271976 5.570 0.704 1.090 0.805 1.565 1.777 2.300 -0.101 -0.861 -0.760 -0.523 -0.735 -0.039 0.081 0.385 2.6933360 3.653 0.421 1.196 0.789 1.617 1.889 2.434 -0.368 -1.196 -0.828 -0.545 -0.817 -0.090 0.087 0.134 2.6273379 5.859 0.597 1.144 0.803 1.582 1.822 2.361 -0.206 -0.985 -0.779 -0.539 -0.779 -0.067 0.103 0.270 2.69511462 7.796 1.012 1.057 0.838 1.546 1.752 2.264 0.174 -0.534 -0.708 -0.512 -0.718 - - - -13745 7.833 0.421 0.785 0.824 1.542 1.500 1.912 -0.403 -1.121 -0.718 -0.412 -0.370 0.210 -0.063 -0.051 2.56819374 6.113 0.431 1.092 0.798 1.581 1.782 2.303 -0.367 -1.150 -0.783 -0.521 -0.722 -0.034 0.078 0.088 2.65721071 6.082 0.842 1.049 0.825 1.548 1.748 2.259 0.017 -0.706 -0.723 -0.511 -0.711 -0.029 0.103 0.444 2.72724587 4.613 0.833 1.119 0.819 1.566 1.804 2.334 0.014 -0.733 -0.747 -0.530 -0.768 -0.060 0.114 0.505 2.74325558 5.308 0.685 1.059 0.820 1.565 1.749 2.260 -0.135 -0.880 -0.745 -0.511 -0.695 -0.015 0.091 0.334 2.69426326 5.430 0.711 1.140 0.807 1.578 1.826 2.362 -0.096 -0.867 -0.771 -0.536 -0.784 -0.061 0.102 0.392 2.69527026 6.218 1.082 1.055 0.847 1.544 1.748 2.251 0.235 -0.462 -0.697 -0.503 -0.707 -0.031 0.124 0.721 2.78327396 4.805 0.773 0.998 0.810 1.536 1.691 2.185 -0.037 -0.763 -0.726 -0.494 -0.649 0.023 0.062 0.385 2.67828114 6.073 0.914 0.943 0.836 1.536 1.642 2.124 0.078 -0.622 -0.700 -0.482 -0.588 0.049 0.067 0.482 2.69828475 6.760 0.924 0.836 0.858 1.515 1.545 1.991 0.066 -0.591 -0.657 -0.446 -0.476 0.119 0.051 0.469 2.711Kontynuaja na nast�pnej stronie
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Tablia B.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHD Vm U V B1 B2 V1 G U −B1 U −B2 B1 −B2 V1 −G B2 −G b− y m1 c1 β29248 3.933 0.351 1.206 0.782 1.619 1.893 2.442 -0.431 -1.268 -0.837 -0.549 -0.823 -0.076 0.068 0.072 2.61034798 6.370 0.681 1.135 0.808 1.573 1.822 2.356 -0.127 -0.892 -0.765 -0.534 -0.783 -0.066 0.105 0.366 2.70337151 7.379 0.968 1.062 0.834 1.546 1.752 2.270 0.134 -0.578 -0.712 -0.518 -0.724 -0.033 0.113 0.619 2.77745284 7.373 0.768 1.092 0.822 1.559 1.782 2.306 -0.054 -0.791 -0.737 -0.524 -0.747 - - - -49188 7.635 0.689 1.109 0.812 1.568 1.798 2.323 -0.123 -0.879 -0.756 -0.525 -0.755 -0.046 0.104 0.364 2.71052057 9.265 1.109 0.878 0.863 1.515 1.580 2.039 0.246 -0.406 -0.652 -0.459 -0.524 0.085 0.074 0.668 2.77853921 5.490 0.849 1.116 0.816 1.557 1.804 2.327 0.033 -0.708 -0.741 -0.523 -0.770 -0.064 0.117 0.525 2.75169144 5.128 0.672 1.135 0.796 1.580 1.822 2.352 -0.124 -0.908 -0.784 -0.530 -0.772 -0.058 0.085 0.374 2.65474195 3.581 0.638 1.168 0.797 1.589 1.855 2.392 -0.159 -0.951 -0.792 -0.537 -0.803 -0.076 0.093 0.343 2.66674560 4.822 0.628 1.162 0.800 1.582 1.848 2.387 -0.172 -0.954 -0.782 -0.539 -0.805 -0.075 0.099 0.333 2.68578405 8.275 0.752 1.092 0.815 1.562 1.780 2.300 -0.063 -0.810 -0.747 -0.520 -0.738 - - - -85953 5.933 0.538 1.148 0.795 1.590 1.837 2.364 -0.257 -1.052 -0.795 -0.527 -0.774 -0.059 0.087 0.230 2.63292287 5.877 0.651 1.115 0.803 1.576 1.804 2.329 -0.152 -0.925 -0.773 -0.525 -0.753 -0.048 0.086 0.333 2.663121190 5.648 1.073 1.047 0.845 1.533 1.734 2.255 0.228 -0.460 -0.688 -0.521 -0.722 -0.034 0.125 0.715 2.809123515 5.960 1.110 1.027 0.844 1.535 1.719 2.226 0.266 -0.425 -0.691 -0.507 -0.691 -0.022 0.127 0.744 2.796131058 6.073 0.675 1.044 0.813 1.563 1.736 2.247 -0.138 -0.888 -0.750 -0.511 -0.684 -0.004 0.073 0.325 2.669138003 7.835 0.830 1.109 0.815 1.565 1.806 2.316 0.015 -0.735 -0.750 -0.510 -0.751 -0.059 0.114 0.483 2.706138764 5.132 0.844 1.068 0.825 1.558 1.759 2.275 0.019 -0.714 -0.733 -0.516 -0.717 -0.036 0.111 0.503 2.733140873 5.366 0.898 0.999 0.840 1.537 1.695 2.189 0.058 -0.639 -0.697 -0.494 -0.652 0.007 0.101 0.509 2.744Kontynuaja na nast�pnej stronie
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Tablia B.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHD Vm U V B1 B2 V1 G U −B1 U −B2 B1 −B2 V1 −G B2 −G b− y m1 c1 β143309 9.252 0.945 0.928 0.844 1.529 1.627 2.100 0.101 -0.584 -0.685 -0.473 -0.571 0.123 -0.020 0.592 -147394 3.875 0.754 1.149 0.809 1.577 1.839 2.367 -0.055 -0.823 -0.768 -0.528 -0.790 -0.058 0.091 0.439 2.702160124 7.163 0.843 0.950 0.838 1.538 1.647 2.128 0.005 -0.695 -0.700 -0.481 -0.590 0.050 0.073 0.438 -160762 3.806 0.589 1.169 0.803 1.600 1.864 2.403 -0.214 -1.011 -0.797 -0.539 -0.803 -0.065 0.079 0.292 2.661161783 5.741 0.610 1.088 0.809 1.575 1.777 2.297 -0.199 -0.965 -0.766 -0.520 -0.722 -0.033 0.089 0.268 2.665163830 9.256 0.972 0.955 0.840 1.542 1.659 2.132 0.132 -0.570 -0.702 -0.473 -0.590 - - - -163868 7.311 0.513 0.965 0.817 1.554 1.664 2.135 -0.304 -1.041 -0.737 -0.471 -0.581 - - - 2.523163899 8.310 0.568 0.722 0.844 1.522 1.435 1.851 -0.276 -0.954 -0.678 -0.416 -0.329 - - - 2.567169820 6.348 1.153 1.003 0.846 1.532 1.706 2.201 0.307 -0.379 -0.686 -0.495 -0.669 -0.005 0.116 0.780 2.814177863 6.253 0.950 1.016 0.835 1.544 1.709 2.209 0.115 -0.594 -0.709 -0.500 -0.665 0.002 0.093 0.579 2.731179588 6.692 1.127 0.988 0.853 1.533 1.682 2.172 0.274 -0.406 -0.680 -0.490 -0.639 0.017 0.114 0.702 2.812181558 6.227 0.792 1.073 0.820 1.560 1.763 2.279 -0.028 -0.768 -0.740 -0.516 -0.719 -0.028 0.093 0.454 2.715182255 5.186 0.812 1.109 0.817 1.563 1.800 2.326 -0.005 -0.751 -0.746 -0.526 -0.763 -0.052 0.106 0.486 2.736191295 7.198 0.959 1.039 0.830 1.547 1.732 2.245 0.129 -0.588 -0.717 -0.513 -0.698 - - - -206540 6.050 0.844 1.106 0.815 1.569 1.793 2.329 0.029 -0.725 -0.754 -0.536 -0.760 -0.055 0.112 0.510 2.719208057 5.083 0.608 1.156 0.795 1.583 1.838 2.383 -0.187 -0.975 -0.788 -0.545 -0.800 -0.081 0.107 0.311 2.673215573 5.315 0.824 1.128 0.811 1.565 1.807 2.345 0.013 -0.741 -0.754 -0.538 -0.780 -0.067 0.108 0.508 2.718222555 7.410 0.952 1.025 0.836 1.547 1.723 2.228 0.116 -0.595 -0.711 -0.505 -0.681 - - - -
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Dodatek C
Pr�dko±i radialne: γ PegW dodatku C przedstawione s¡ pomiary pr�dko±i radialnyh na podstawie 506 widm,zebranyh pozna«skim teleskopem PST (Tabela C.1). Widma zebrane s¡ w okresie mi�dzy10 pa¹dziernika 2007 a 20 pa¹dziernika 2011, w trzeh sezonah obserwayjnyh 2007,2008 i 2011. W pa¹dzierniku 2010 dost�pne s¡ jedynie obserwaje z jednego dnia, g�stopokrywaj¡e jeden okres zmienno±i okoªo 3.5 godziny (28 widm). Wyniki pomiarówzebrane w dwóh kolumnah: (i) helioentryzna data julia«ska (HJD - Helioentri JulianDate) oraz (ii) pr�dko±¢ radialna w jednostkah kms−1 (RV - Radial Veloity). Jakostandardowe odhylenie dla pomiarów RV mo»na przyj¡¢ warto±¢ 0.15 kms−1. Analizakrzywej pr�dko±i radialnyh podana jest w rozdziale 5.Redukja widm i uzupeªnienie nagªówków plików fits wykonano z wykorzystaniemskryptów autorstwa Moniki Fagas (Obserwatorium Astronomizne w Poznaniu). Pomiar(korelaja) pr�dko±i RV wykonano dla zakresu dªugo±i fali 4000−6000 Å. Odpowiedniedla widm γ Peg ze wzgl�du na brak linii atmosferyznyh oraz mniejszego zaszumieniawidma w z�±i niebieskiej.
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Tablia C.1: Pomiary pr�dko±i radialnyh z widm γ Peg, otrzyma-nyh 0.5 metrowym teleskopem PST. W dwóh kolumnah podanes¡: helioentryzna data julia«ska (HJD) i pr�dko±i radialne (RV)w km−1. Pr�dko±i radialne pomierzone s¡ wzgl�dem siódmegowidma z 1 Listopada 2008, oznazonego górnym indeksem t.HJD RV [kms−1℄ HJD RV [kms−1℄2007-10-03 2011-09-262454377.431848 9.549 2455831.337677 8.1482454377.441362 8.675 2455831.344957 8.2402454377.450262 7.807 2455831.352630 8.0492454377.460691 6.321 2455831.362619 7.3682454377.470772 5.270 2455831.369992 6.6732454377.480633 4.339 2455831.377353 5.9672454377.490401 3.429 2455831.387388 4.7292454377.498734 3.446 2455831.395617 3.8542454377.508538 3.647 2455831.403036 3.2032454377.518237 4.490 2455831.414309 2.5772454377.526639 5.674 2455831.421728 2.4422454377.535378 6.576 2455831.429969 2.4902454377.546778 8.086 2455831.439460 2.9872454377.549688 7.932 2455831.446844 3.5852454377.558368 8.649 2455831.454252 4.3272454377.573514 9.788 2455831.464807 5.5832454377.584070 9.424 2455831.473326 6.5612454377.592866 8.698 2455831.481543 7.2292455831.495282 7.9302007-10-07 2455831.504796 8.0452454381.404865 6.163 2455831.512146 7.7362454381.413314 5.080 2455831.521775 6.8312454381.423603 3.550 2455831.513220 5.7862455831.538731 4.9282007-10-13 2455831.549449 3.555Kontynuaja na nast�pnej stronie186



Tablia C.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHJD RV [kms−1℄ HJD RV [kms−1℄2454387.256698 5.553 2455831.557748 2.7272454387.268526 7.153 2455831.565306 2.2442454387.280818 8.1522454387.292542 8.443 2011-09-272454387.304602 7.903 2455832.367291 4.0632454387.316454 6.686 2455832.374490 5.2182454387.328768 5.129 2455832.381642 6.3852454387.343860 3.109 2455832.391562 7.8622454387.357251 2.143 2455832.398795 8.5712454387.372367 2.148 2455832.406087 9.0502454387.386950 3.334 2455832.416214 9.1962454387.398778 4.740 2455832.423448 8.7172454387.410468 5.992 2455832.430682 7.9202454387.521496 2.974 2455832.441411 6.3382454387.533185 3.766 2455832.448738 5.0632454387.545187 5.125 2455832.455902 3.7862454387.556831 5.663 2455832.466261 2.3072454387.568439 6.946 2455832.473645 1.5442454387.580175 8.349 2455832.480868 1.1912455832.497407 1.7182007-10-14 2455832.504629 2.4232454388.329164 6.612 2455832.511828 3.3212454388.345900 7.761 2455832.522176 4.8472454388.358075 7.705 2455832.529491 5.9562454388.370448 6.655 2455832.536690 6.9832454388.382334 4.998 2455832.5461 8.1022454388.388854 3.304 2455832.553252 8.6312454388.401273 1.605 2455832.561551 8.8602454388.548079 2.3562454388.560822 1.068 2011-09-292455834.298446 2.782Kontynuaja na nast�pnej stronie187



Tablia C.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHJD RV [kms−1℄ HJD RV [kms−1℄2007-10-15 2455834.305737 2.2912454389.345322 3.002 2455834.313098 2.4002454389.356872 3.571 2455834.323249 2.9092454389.369337 4.770 2455834.330390 3.5702454389.380981 6.156 2455834.337612 4.3602454389.393978 7.363 2455834.347080 5.6712454389.405957 8.068 2455834.354430 6.7052454389.417727 8.064 2455834.361802 7.5082454389.454393 4.460 2455834.37112 8.4352454389.466118 2.935 2455834.378469 8.8372454389.479589 1.736 2455834.385645 8.9242454389.486169 1.383 2455834.404904 7.6142454389.500914 1.901 2455834.412208 6.5282454389.518454 3.101 2455834.422115 4.9652454389.530468 4.532 2455834.429847 3.6672454389.548511 6.431 2455834.437173 2.6422454389.560189 7.005 2455834.447613 1.6442454389.571914 6.766 2455834.454951 1.3182454389.583904 5.889 2455834.462381 1.2652455834.472242 1.6832007-10-19 2455834.479962 2.4292454393.518717 10.789 2455834.487185 3.1652454393.530314 9.853 2455834.497150 4.3712454393.542501 8.209 2455834.504476 5.3582454393.554376 6.431 2455834.511780 6.2132454393.566007 5.0182454393.577928 4.146 2011-09-302455835.332985 6.8692007-10-21 2455835.340161 5.8552454395.311624 7.241 2455835.346018 5.2052454395.324308 8.050 2455835.352869 4.613Kontynuaja na nast�pnej stronie188



Tablia C.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHJD RV [kms−1℄ HJD RV [kms−1℄2454395.340570 7.585 2455835.362464 4.3072454395.352676 6.263 2455835.368136 4.2362454395.364654 4.578 2455835.373599 4.3862454395.377490 2.540 2455835.379189 4.7382454395.390429 1.273 2455835.387163 5.4442454395.402107 0.566 2455835.392661 6.0202454395.414942 0.912 2455835.398228 6.6892454395.426631 1.977 2455835.403853 7.3922454395.438957 3.437 2455835.412533 8.4802454395.450820 4.970 2455835.418356 9.2222454395.462741 6.446 2455835.424004 9.7232454395.476595 7.395 2455835.429698 10.1482454395.489534 7.339 2455835.437314 10.5712454395.501756 6.338 2455835.444062 10.6342454395.513353 4.870 2455835.449802 10.5512454395.524869 3.248 2455835.455451 10.1902454395.536304 1.574 2455835.470439 8.7622454395.547993 0.585 2455835.480069 7.2602454395.560365 0.253 2455835.485636 6.4332455835.491087 5.6292007-11-02 2455835.498691 4.4682454407.349923 5.801 2455835.510277 3.5772454407.362480 4.107 2455835.516527 3.2402454407.374076 2.536 2455835.522164 3.1542454407.385800 1.578 2455835.533830 3.7132454407.397686 1.309 2455835.539363 4.1402454407.410406 1.819 2455835.544965 4.8692454407.422130 3.011 2455835.550647 5.5102454407.434351 4.7002454407.446017 6.174 2011-10-012454407.457892 7.177 2455836.299155 3.929Kontynuaja na nast�pnej stronie189



Tablia C.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHJD RV [kms−1℄ HJD RV [kms−1℄2454407.470113 7.945 2455836.305821 4.5562454407.481941 7.529 2455836.311852 5.3612454407.493607 6.508 2455836.319213 6.3312454407.505342 4.688 2455836.324641 7.1752454407.516986 2.616 2455836.330011 7.8492454407.528733 1.228 2455836.337303 8.5732455836.342662 9.1142008-11-1 2455836.348009 9.4222454772.29312082 5.66 2455836.355266 9.5822454772.30229859 4.69 2455836.360578 9.5692454772.31070094 3.54 2455836.365960 9.3702454772.31912644 2.41 2455836.373310 8.9282454772.32760980 1.23 2455836.378646 8.4332454772.34324558 0.03 2455836.384051 7.8512454772.35863831 0.00t 2455836.391759 7.1092454772.36825588 -0.22 2455836.397176 6.4132454772.37657721 1.52 2455836.402639 5.8552454772.38481753 2.43 2455836.410150 5.0802454772.39311572 3.60 2455836.415717 4.6422454772.40187685 4.68 2455836.421180 4.3822454772.40987412 5.54 2455836.428507 4.1092454772.41804500 6.09 2455836.433889 4.1662454772.42726907 6.56 2455836.439363 4.3732454772.43564827 6.56 2455836.447118 4.7842454772.44394646 6.26 2455836.452777 5.3552454772.45245297 5.51 2455836.458194 5.8922455836.465706 6.8792008-11-23 2455836.471192 7.6292454794.26603211 7.21 2455836.476666 8.2312454794.27445737 7.65 2455836.484201 8.9542455836.489548 9.535Kontynuaja na nast�pnej stronie190



Tablia C.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHJD RV [kms−1℄ HJD RV [kms−1℄2008-11-28 2455836.494953 9.9012454799.28668937 9.85 2455836.502303 10.0802454799.29557751 9.92 2455836.507720 10.1632454799.30488229 9.63 2455836.513298 10.0612454799.31584202 8.602454799.32427882 7.38 2011-10-122454799.33461360 5.65 2455847.29031538 9.3592454799.34404568 5.04 2455847.29761848 8.8992454799.35303799 3.79 2455847.30767617 7.9042454799.36792100 3.26 2455847.3149677 7.0262454799.37609161 3.39 2455847.32224766 6.1032454799.38479456 3.95 2455847.33146045 4.9132454799.39312723 4.64 2455847.33912235 4.2392455847.34647175 3.7812008-11-14 2455847.35628638 3.5292454815.17659475 2.61 2455847.36364736 3.6642454815.18505459 3.76 2455847.3711125 4.1122454815.19336399 4.78 2455847.38525576 5.6252454815.20221732 5.92 2455847.39335746 6.6992454815.21048043 6.86 2455847.40091519 7.8712454815.21885926 7.46 2455847.41046362 9.1602454815.22746956 7.50 2455847.41838014 9.9172454815.23596412 7.33 2455847.42577584 10.0222454815.24429667 6.62 2455847.43530112 10.5982454815.25261764 5.56 2455847.4431019 10.3872454815.26961834 3.47 2455847.45063649 9.7522454815.27791617 2.492454815.28623714 1.77 2011-10-132454815.29454654 1.38 2455848.2723799 0.5762454815.30272863 1.47 2455848.27972929 1.0582454815.31169769 1.92 2455848.28687035 1.642Kontynuaja na nast�pnej stronie191



Tablia C.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHJD RV [kms−1℄ HJD RV [kms−1℄2454815.32014596 2.48 2455848.29666182 2.8952454815.32837435 3.50 2455848.30377973 3.9142454815.33661431 4.49 2455848.31085135 5.0092454815.34491213 5.60 2455848.32064282 6.2852455848.32788805 7.0922009-01-11 2455848.33683463 7.9152454843.24789837 4.56 2455848.34692702 8.1132454843.25620775 5.37 2455848.35397549 7.9222454843.26478332 6.32 2455848.36113969 7.4052454843.27404168 7.10 2455848.3719494 6.1522454843.28220062 8.08 2455848.37898656 5.2492454843.29077619 8.41 2455848.38613919 4.2312454843.29942119 8.55 2455848.39699545 2.9182454843.30746439 8.43 2455848.40418281 2.2712454843.31588951 7.91 2455848.411266 1.7902454843.32432620 7.03 2455848.42054822 1.7362454843.33276289 5.97 2455848.42841843 2.0382455848.43804786 2.6662010-10-2624554906.307667 6.630 2011-10-1424554906.313454 5.941 2455849.28732407 4.48024554906.319379 5.248 2455849.29478918 3.48324554906.324761 4.654 2455849.30193023 2.43324554906.331682 3.886 2455849.31423321 1.15824554906.338337 3.242 2455849.32232331 0.73624554906.343857 2.881 2455849.32963797 0.61424554906.349262 2.638 2455849.33953359 1.11324554906.354621 2.509 2455849.34835284 1.81824554906.361831 2.537 2455849.35670914 2.74224554906.369018 2.851 2455849.36619967 3.97724554906.374458 3.263 2455849.37322498 4.928Kontynuaja na nast�pnej stronie192



Tablia C.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHJD RV [kms−1℄ HJD RV [kms−1℄24554906.381472 3.903 2455849.38051649 5.88724554906.389457 4.890 2455849.39074775 6.76324554906.394839 5.588 2455849.39838647 7.31824554906.400313 6.349 2455849.40553909 7.34324554906.406019 7.027 2455849.41572406 6.97424554906.411436 7.707 2455849.4228651 6.47024554906.416771 8.224 2455849.43006402 5.55824554906.422153 8.555 2455852.25626886 5.46324554906.431122 8.91024554906.436573 8.831 2011-10-1724554906.441944 8.491 2455852.26359505 6.14624554906.447742 8.104 2455852.27084023 6.84324554906.453147 7.682 2455852.28222882 7.61224554906.459200 7.075 2455852.28949714 7.78924554906.464697 6.401 2455852.29678862 7.71924554906.470646 5.687 2455852.30668419 7.2122455852.31398724 6.4642011-09-20 2455852.32129028 5.6942455825.412183 9.403 2455852.33162566 4.2642455825.420123 9.930 2455852.33891713 3.4182455825.428190 10.144 2455852.3461623 2.6772455825.437855 9.846 2455852.35780551 1.8802455825.445401 9.366 2455852.36507384 1.7752455825.452971 8.496 2455852.3732102 1.9142455825.463399 6.921 2455852.38617281 2.9972455825.470772 5.813 2455852.39346428 3.8082455825.478156 4.636 2455852.40143861 4.8172455825.488562 3.2752455825.496594 2.676 2011-10-202455825.504499 2.472 2455855.338552 8.9232455855.345589 8.399Kontynuaja na nast�pnej stronie193



Tablia C.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHJD RV [kms−1℄ HJD RV [kms−1℄2011-09-24 2455855.356572 7.2052455829.311673 1.336 2455855.366641 5.8532455829.318965 1.934 2455855.373782 5.0012455829.326291 2.916 2455855.380946 4.2032455829.337356 4.555 2455855.391154 3.3892455829.344845 5.648 2455855.398237 3.2382455829.352055 6.564 2455855.405448 3.0912455829.362657 7.594 2455855.421524 3.9702455829.370875 8.039 2455855.428908 4.7942455829.378213 8.115 2455855.436014 5.7512455829.388213 7.795 2455855.443097 6.7932455829.399023 6.802 2455855.453641 8.0412455829.406234 5.962 2455855.460759 8.8742455829.415609 4.812 2455855.467865 9.4842455829.423364 3.959 2455855.477309 10.0882455829.430598 3.195 2455855.493061 9.5572455829.440077 2.613 2455855.500132 8.9012455829.447485 2.365 2455855.507227 7.8652455829.454649 2.4792455829.464036 2.9522455829.472832 3.6842455829.480240 4.5542455829.491224 6.0182455829.498724 6.9952455829.506374 7.9562011-09-252455830.319566 4.7622455830.326904 3.6532455830.334149 2.6702455830.343524 1.656Kontynuaja na nast�pnej stronie194



Tablia C.1 � Kontynuaja z poprzedniej stronyHJD RV [kms−1℄ HJD RV [kms−1℄2455830.350758 1.0712455830.357865 0.9322455830.367726 1.0982455830.374913 1.6152455830.382193 2.4052455830.391870 3.6852455830.399161 4.8322455830.406418 5.9452455830.415724 7.1672455830.422900 7.9552455830.430238 8.3712455830.446199 8.2242455830.453525 7.5732455830.460759 6.6692455830.470308 5.1522455830.477634 3.7782455830.486234 2.5042455830.495898 1.4002455830.503167 0.9282455830.510378 0.7582455830.519973 0.8552455830.527438 1.5682455830.534776 2.436
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