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Rozdzial 1

Wprowadzenie

Praca po$wiecona jest badaniom pulsacji gwiazd typu B ciagu gtownego. Gwiazdy te maja
temperatury efektywne od 13000 do 30000 K, a masy w przyblizeniu od 3 do 20 M,. W
podanym przedziale temperatur na ciggu gtownym wyodrebnia sie dwie grupy gwiazd pul-
sujacych: typu § Cephei i wolno pulsujace typu B (SPB). Pierwsza grupa charakteryzuje
sie oscylacjami o okresach rzedu kilku godzin, natomiast druga grupa oscylacje o okre-
sach rzedu kilku dni. Mechanizm wzbudzania pulsacji w tych gwiazdach przez lata byt
nieznany, w przeciwienistwie do gwiazd z klasycznego pasa niestabilnosci (6 Cep, RR Lyr,
0 Sct). Pulsacje gwiazd w klasycznym pasie niestabilnosci wzbudzane sa poprzez tzw. me-
chanizm k. Mechanizm ten zwigzany jest ze zmianami wspotczynnika nieprzezroczystosci
w warstwach czesciowej jonizacji wodoru i helu, ktora osiaga lokalne maksima, odpowied-
nio przy temperaturach ~10000 K i ~50000 K. Odwrécenie gradientu wspodlczynnika
nieprzezroczystosci przy tych temperaturach powoduje, ze przeptywajacy przez te war-
stwy strumien energii promieniowania efektywniej zatrzymywany jest podczas kontrakcji
gwiazdy. W celu zréwnowazenia zgromadzonego ciepta gwiazda ekspanduje, powodujac
wypromieniowanie strumienia energii z warstwy czeSciowej jonizacji. Amplituda oscylacji
rosnie wzbudzajac pulsacje, powtarzajac ponownie caly cykl. Mechanizm ten, tluma-
czacy pulsacje w klasycznych Cefeidach po raz pierwszy zaproponowal Zhevakin (1953) i
szczegOltowo opisany pozniej przez Baker and Kippenhahn (1962). Jednakze, dla gwiazd
typu B ciagu gtéwnego mechanizm s w obszarze czeSciowej jonizacji helu nie powodowat
odpowiednio duzej niestabilnosci pulsacyjne;j.

Do teoretycznych obliczen wspolczynnika nieprzezroczystosci powszechnie stosuje tak
zwana Srednia Rosseland’a (oznaczany jako kg), ktora zwiazana jest z catkowitym stru-
mieniem energii promieniowania. Jedne z pierwszych obliczeri wspotczynnika ki skupiaty
sie na uwzglednieniu przez Cox and Stewart (1962), absorpcji wynikajacej z procesow
zwigzano - zwigzanych. Kontynuacje i rewizje obliczen nieprzezroczystosci Los Alamos
(LAOL - Los Alamos Opacity Library) doprowadzity do wynikow Cox and Tabor (1976) i

Huebner et al. (1977), waznych w zrozumieniu ewolucji gwiazdowej. Pomimo aktualizacji



tablic nieprzezroczystosci, modele pulsacyjne gwiazd typu g Cep wciaz nie odpowiadalty
wynikom obserwacyjnym. Stellingwerf (1978a) badal destabilizujacy efekt granicy drugiej
jonizacji helu, odpowiedzialnej za garb nieprzezroczystosci przy temperaturze 150 000 K w
tablicach LAOL. Mechanizm ten jest najefektywniejszy w obszarze temperatur diagramu
HR, gdzie znajduja sie obserwowane gwiazdy typu Cep. W celu uzyskania niestabil-
nosci w modelach, okreslanych jako standardowe, wprowadzony zostal sztuczny wzrost
wspotezynnika nieprzezroczystosci o 70% w zakresie temperatur 10° — 4 x 10° K. Autor
wskazal, iz dane LAOL moga nie docenia¢ efektu jonizacji Hell albo inny mechanizm
napedzajacy jest obecny w badanym obszarze temperatur. Nieco pozZniej, Simon (1982)
zauwazyt, ze zwickszenie nieprzezroczysto$ci metali o czynnik 2 — 3 przy temperaturach
105 — 10 K w modelach klasycznych Cefeid odtwarzalo obserwowane stosunki okreséw
dla ewolucyjnych mas i jasnosci. Zasugerowal wiec, ze nieprzezroczystosci moga by¢ rze-
czywiscie niedoszacowane dla temperatur powyzej 10° K. Rozwazal takze, iz moze to by¢
spowodowane przyblizeniami w obliczeniach proceséw absorpcji fotonéw przez pierwiastki
ciezkie. Problem brakujacej nieprzezroczystosci rozwigzany zostal wraz z pojawieniem sie
tablic nieprzezroczystosci OPAL, Rogers and Iglesias (1992) i Iglesias and Rogers (1996).
Nowe wyniki uwzgledniaja znaczacy wktad do nieprzezroczystosci, pochodzacy od bardzo
duzej liczby linii przejs¢ wewnatrz - powtokowych w wzbudzonych jonach metali z grupy
zelaza (Fe, Cr, Ni, Mn). Powoduje to wzrost wspolczynnika nieprzezroczystosci nawet
trzykrotnie w poréwnaniu do danych LAOL, z lokalnym maksimum przy temperaturze
okoto 200000 K. Analogicznie jak w Cefeidach pulsacje w gwiazdach typu B ciagu gtow-
nego wzbudzane sa mechanizmem &k, lecz dziatajacym w glebszych warstwach otoczki.
Podobne wyniki przy obliczaniu ki uzyskane zostaty niezaleznie przez grupe The Opa-
city Project (OP), Seaton et al. (1994) i uaktualnione w Seaton (2005). Wyniki obliczen
OPAL i OP roznig sie na poziomie kilku procent dla niektoérych zakreséw gestosci i tem-
peratur, miedzy innymi dla warunkéw wnetrz gwiazd typu B ciaggu gtéwnego.

Z pojawieniem sie tablic OPAL, wyjasniony zostal problem z istnieniem pulsacji w
gwiazdach typu B ciagu gtownego, szczegotowo analizowanych przez Cox et al. (1992),
Kiriakidis et al. (1992), Moskalik and Dziembowski (1992) i Dziembowski et al. (1993).
Wplyw réznic pomiedzy tablicami OPAL i OP na modele gwiazd typu S Cep i SPB zo-
stal szczegotowo rozpatrzony w pracy Pamyatnykh (1999). Szczegoly aktualizacji tablic
OP Badnell et al. (2005) opisuja nadwyzke nieprzezroczystosci OP nad OPAL o okoto
18% przy temperaturze 200000 stopni. Efekt ten badany byl miedzy innymi przez Mi-
glio et al. (2007a) i Pamyatnykh and Ziomek (2007). Dodatkowo, aktualizacja tablic
OP zbiegta sie z pojawieniem sie doktadniejszych wyznaczen sktadu chemicznego Storica.
Zastosowanie trojwymiarowego modelu hydrodynamicznego przez Asplund et al. (2005)
doprowadzitlo do obnizenia obfitosci pierwiastkow ciezkich. W poréwnaniu ze starszymi

wyznaczeniami Grevesse and Noels (1993), o okoto 40% obnizone sg obfitosci C, N, O, Ne



i okoto 20% dla pierwiastkow z grupy zelaza. W ostatnich kilku latach staly sie dostepne
nowsze wyznaczenia sktadu chemicznego, Lodders et al. (2009) i Asplund et al. (2009).
Pomimo znacznego obnizenia metalicznosci obliczenia teoretyczne wskazuja na wieksza
liczbe pulsacji wzbudzanych w modelach, w poréwnaniu do wynikéw Miglio et al. dla
sktadu Grevesse & Noels.

Domeny niestabilnosci dla gwiazd typu 8 Cep i SPB nakladaja sie na siebie dla mas
modeli powyzej okoto 7 M. Domeny dla tablic OPAL réowniez posiadaja ta ceche, lecz
zajmuja znaczaco mniejszy obszar ciggu gtownego. W miejscu, gdzie dwie domeny nakta-
daja sie, modele ewolucyjne przewiduja jednoczesne wystepowanie pulsacji obu typow. W
rozwazanych w niniejszej pracy gwiazdach hybrydowych obserwuje si¢ oscylacje o okre-
sach od kilku godzin (typu 8 Cep) do kilku dni (typu SPB) i amplitudach pulsacji typowo
rzedu kilkudziesieciu mili magnitudo (mmag). Obliczenia teoretyczne przewiduja duza
liczbe modeli majacych cechy hybrydowych pulsacji, w poréwnaniu do kilkunastu po-
twierdzonych obiektow. Ale coraz wiecej obiektow tego typu odkrywa sie na podstawie
analizy obserwacji z satelitarnych. Dla przyktadu Balona et al. (2011) znajduja siedem
nowych gwiazd hybrydowych, analizujac dane obserwacyjne z satelity Kepler. Mieszany
charakter pulsacji okazuje si¢ duzym wyzwaniem dla teorii i wskazuje na wystepowanie
problemow, miedzy innymi z niestabilnoscia obserwowanych modéw oscylacji.

Ponizsza praca skupia sie na grupie hybrydowych gwiazd pulsujacych typu B ciagu
gltownego, ze szczegbltowa astrosejsmologia dwoch gwiazd: v Eri i v Peg. Rozprawa sktada
sie z siedmiu rozdzialow, rozpoczynajaca sie od rozdziatu 1 - Wprowadzenie. Rozdziat 2
podaje krotka charakterystyke obserwowanych pulsacji w gwiazdach typu S Cep i SPB.
Rozdziatl 3 koncentruje sie na opisie nieprzezroczystosci materii wewnatrz gwiazd. Efekt
tablic nieprzezroczystosci (OPAL i OP) oraz sktadu chemicznego Stonca przedstawiony
jest na przykltadzie modeli ewolucyjnych o masach typowych dla badanych gwiazd typu
B Cep i SPB. Dodatkowo, rozpatrywany jest wplyw zmian obfitosci wybranych pierwiast-
kow (Ne, Ar, Ni, Fe) w sktadzie chemicznym na wspotezynniki nieprzezroczystosci danych
OP, w funkcji temperatury i gestosci. Rozdzial 4 podaje metodyke obliczen ewolucyjnych
i oscylacji dla gwiazd typu [ Cep i SPB. Na podstawie otrzymanych wynikow wyznaczone
sa odpowiednie domeny niestabilnosci i poréwnane na diagramach HR z obserwowanymi
pozycjami wybranych gwiazd. W Rozdziale 5 poréwnane sa hybrydowe domeny niestabil-
nosci (na podstawie wynikow z Rozdzialu 4) z obserwowanymi pozycjami znanych gwiazd
hybrydowych i kandydatek. Poréwnanie wykonane jest na przyktadzie gwiazd wykrytych
ostatnio przez satelite Kepler i kilkunastu gwiazd z gromad NGC 6910 oraz x Per. Opisane
sa takze kilka nowych gwiazd typu [ Cep znalezionych w ramach projektu ASAS i wyka-
zujacych pulsacje hybrydowe. W dalszej czesci rozdziatu szczegétowo opisane sa widma

oscylacyjne trzech hybryd 12 Lac, v Eri i vPeg. Dla ostatniego obiektu przedstawiono



analiza fourierowska danych fotometrycznych i spektroskopowych z wykorzystaniem ko-
dow Lenz and Breger (2005) (Period04) i Schwarzenberg-Czerny (2003) (ZUZA). Podobna
dyskusje widm oscylacji i analiza fourierowska przeprowadzono dla dwoch kandydatek
na gwiazdy hybrydowe: ¢ Her i ( Cas. Dane spektroskopowe dla v Peg, « Her i ( Cas zo-
staly zebrane przez grupe Obserwatorium Astronomicznego Uniwersytetu A. Mickiewicza
w Poznaniu i przeze mnie. Widma uzyskano 0.5 metrowym teleskopem PST (Poznarn
Spectroscopic Telescope), wspolnie zredukowano i wykonano pomiary predkosci radial-
nych. Rozdziat 6 przedstawia szczegdlowa astrosejsmologie dwoch gwiazd hybrydowych
v Eri i v Peg, oraz oszacowania ewolucyjne i sejsmiczne dla gwiazd « Her i ( Cas. Wyniki
dla dwoch pierwszych gwiazd opieraja sie na modyfikacji nieprzezroczysto$ci w dwdch
obszarach otoczki: przy temperaturze okoto 200000 K (Z-bump) i okolo 1 miliona K
(DOB - Deep Opacity Bump). Uzyskanie najlepszego dopasowania sejsmicznego skupia
sie na modelu v Peg, ktorej poswiecona zostata wieksza czes¢ pracy naukowej. Ostatnia
cze$¢, Rozdzial 7, podsumowuje wyniki niniejszej pracy. Dodatki A i B zawieraja kata-
logi fotometryczne badanych gwiazd typu g Cep i SPB dla systemow U BV, Stromgren’a i
Geneva. Dodatek C zawiera wyniki pomiaréw predkosci radialnej gwiazdy v Peg z okresu
2007 — 2011.

Czes¢é wynikow uzyskanych podczas pracy nad rozprawa doktorska zostata opubliko-

wana w trzech artykutach:

e Wyznaczenie domen niestabilnosci typu § Cep i SPB oraz ich poréwnanie z katalo-

gami obserwacyjnymi - Zdravkov and Pamyatnykh (2008a),
e Sejsmologia gwiazdy hybrydowej v Eri - Zdravkov and Pamyatnykh (2008b),

e Sejsmologia gwiazdy hybrydowej v Peg - Handler et al. (2009), Zdravkov and Pa-
myatnykh (2009), Walczak et al. (2013) (zlozona) i Zdravkov et al. (2013) w przy-

gotowaniu.



Rozdzial 2

Gwiazdy typu B ciggu gltéwnego

2.1 Zmiennosé typu S Cephei

Prototyp grupy gwiazd pulsujacych typu 5 Cep (8 CMa) odkryty zostal na poczatku XX
wieku przez Frost (1902). Na podstawie uzyskanego widma, autor przypisuje przyna-
lezno$¢ do gwiazd wcezesnego typu B. Wyznaczony pierwotnie okres zmian na podstawie
krzywej predkosci radialnych, oszacowany przez Frost (1906) wynosit okoto 4.5 godziny,
czyli P = 0.1904 dnia. Zmiany o podobnej okresowosci w jasnosci gwiazdy, nieco p6z-
niej potwierdza Guthnick (1913). Obecnie znanych jest ponad 400 obiektow tego typu,
ktore skoncentrowane sa gltownie w ptaszczyznie Galaktyki, jak wynika z Pigulski and
Pojmanski (2009). To sie zgadza z faktem, ze obiekty wczesnego typu widmowego (mtode
gwiazdy) koncentruja sie glownie w ramionach spiralnych Galaktyki. Stankov and Handler
(2005) przedstawili katalog 93 obiektow typu 5 Cep, podajac takze liste okoto 80 gwiazd
sklasyfikowanych jako kandydatki. Spos$rod catej grupy znanych gwiazd, okoto 300-u wy-
kryte zostaly w ramach projektu ASAS. Z grupy gwiazd ASAS Pigulski and Pojmanski
(2008) identyfikuja 103 nowe gwiazdy tego typu. Glowna cecha gwiazd pulsujacych typu
B Cep to zmiany profili linii widmowych, predkosci radialnych i jasnosci. Obserwowane

! oraz jasnodci do kilkuna-

amplitudy predkosci radialnych sa rzedu kilkudziesieciu kms™
stu mmag. Krotkookresowe zmiany od 6 do 8 godzin przypisywano wcze$niej gtownie
radialnym oscylacjom, lecz juz Ledoux (1951) wskazal na mozliwos¢ wystepowania nie-
radialnych pulsacji. Obiekty te naleza do waskiego zakresu typow widmowych B0-B2.5 i
obserwowane w gwiazdach o klasach jasnosci od II (jasne olbrzymy) do V (karly), ktorych
typowe temperatury efektywne sa rzedu 20000 — 30000 K. Schematyczny zakres wyste-
powania gwiazd § Cep na diagramie HR przedstawiono na rysunku 2.1 w gornej czesci
ciagu gtownego. Pamyatnykh (1999) pokazuje, iz obserwowane pozycje gwiazd wypadaja
gltownie w zakresie mas ~ 8 — 16 M. Zas powyzej 20 M prawie nie obserwuje sie gwiazd
ciaggu gtownego z tego typu pulsacjami. Wynik ten rowniez dostrzezony jest w pracy nad

katalogiem gwiazd Stankov & Handler.



2.1 Zmienno$¢ typu [ Cephei
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Rysunek 2.1: Schematyczne domeny niestabilnosci gwiazd pulsujacych na diagramie HR.
Domeny gwiazd typu B oznaczone sa jako S Cep i SPB w poblizu linii ciagu gtow-
nego wieku zerowego (ZAMS). Rysunek wykorzystany dzieki uprzejmosci J. Christensen-
Dalsgaard’a.
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2.2 Zmienno$¢ typu SPB

2.2 Zmienno$¢ typu SPB

Pulsacje w gwiazdach typu B ciggu gtéwnego dotycza réwniez obiektow tzw. wolno pul-
sujacych, nazywanych w skrocie SPB (od ang. Slowly Pulsating B stars). Definicja
zmiennych typu SPB wprowadzona zostala dopiero przez Waelkens (1991), jako gwiazdy
posiadajace wielookresowe zmiennosci fotometryczne. Charakteryzuja sie one amplitu-
dami rzedu kilku mmag o typowych okresach rzedu 0.5 — 4 doby i odpowiadajace niera-
dialnym oscylacjom. Do tego typu zmiennosci przypisana jest takze grupa gwiazd typu
OB znanych jako 53 Per, przedstawiona przez Smith (1977). Oscylacje typu 53 Per sa
spektroskopowymi odpowiednikami zmiennosci w typach SPB, ktorych okresy oscylacji
i polozenie na diagramie HR sa poréwnywalne. Obszar wystepowania pulsacji gwiazd
typu SPB schematycznie przedstawiony jest na rysunku 2.1, pod domeng (5 Cep. Zakres
ten odpowiada typom widmowym B2-B9 i temperaturom efektywnym od ~12000 K do
~18000 K. Najbardziej charakterystyczne oscylacje typu SPB przewiduje sie dla mas od
3 do okoto 8 M. Zakres ten bardzo dobrze pokrywa sie z pozycja obserwowanych gwiazd,
rowniez jak podaje Pamyatnykh (1999). Dodatkowo, wyniki obliczeni teoretycznych przy
uzyciu obu tablic nieprzezroczystosci (OPAL i OP) wskazuja na oscylacje typu SPB nawet
dla gwiazd o masach > 20 M, w modelach pod koniec fazy palenia wodoru w jadrze (w
poblizu TAMS). Powoduje to, ze pasy niestabilnosci 5 Cep i SPB naktadaja sie, a wiec

przewidywane jest wystepowanie obu typéw pulsacji w jednym obiekcie.

W obszarze wystepowania pulsacji typu 5 Cep i SPB, znajduja sie rowniez inne gwiazdy
zmienne. Wsérod nich sa obiekty typu Be, obserwowane w zakresie typow widmowych O-
A. Wykazuja one zmiennosci fotometryczne i spektroskopowe, a niektére moga dodatkowo
wykazywaé pulsacje typu 3 Cep. Do tego zakresu widmowego zalicza sie rowniez zmienne
typu ¢ Ophiuchi, jasne niebieskie zmienne (LBV, od ang. Luminous Blue Variables) czy
tez osobliwe typu B (Bp). Juz przez Moskalik and Dziembowski (1992) byta postulo-
wana mozliwosé, ze zmienne LBV stanowia przedtuzenie domen typu g Cep w obszarze
wysokich jasno$ci. Onifer and Guzik (2008) rozwazaja takze, ze obserwowane w tych
gwiazdach wybuchy inicjowane sa pulsacjami, napedzanymi mechanizmem nieprzezroczy-
stosci przy temperaturze okoto 200000 K. Ostatnio, przyjmuje sie istnienie nowej klasy
pulsacji, podkartow typu B (sdBV, od ang. subdwarf B Variables, patrz rysunek 2.1),
o krotkookresowych zmiennosciach rzedu kilku minut (Kilkenny et al. 1997) oraz dlugo-

okresowych rzedu 1 godziny (Green et al. 2003).



Rozdzial 3

Nieprzezroczystosci gwiazdowe

3.1 Mechanizm wzbudzania pulsacji

3.1.1 Nieprzezroczysto$¢ materii

Na nieprzezroczystos¢ materii sktadaja sie procesy, w wyniku ktorych cze$é promieniowa-
nia jest usuwana z wigzki. IloSciowa miarg efektéw wszystkich procesow jest wspotczynnik
ekstynkcji (k,), ktory jest funkcja gestosci, temperatury, czestotliwosci promieniowania
i sktadu chemicznego. W gwiazdach pulsujacych §Cep i SPB, typowe warunki we wne-
trzach dobrze odpowiadaja temperaturom z zakresu 10* < T < 30 x 10° K oraz gesto-
$ciom p < 10* gem 3. W tych warunkach astrofizycznych za nieprzezroczysto$é materii

odpowiedzialne sa dwa wazne procesy:

e Absorpcja przez atomy i jony, ktora w wiekszosci przypadkow zachodzi poprzez

przejscia: zwigzano-zwigzane, zwigzano-swobodne oraz swobodno-swobodne.

e Rozpraszanie foton6w na swobodnych elektronach (rozpraszanie Thompson’a).

Przejscia zwigzano-zwigzane odnosza sie do procesow, w ktorych elektron dokonuje
przejécia miedzy stanami zwigzanymi w atomie. Przejécia te powigzane sa z tworzeniem
linii widmowych poprzez oddzialywanie fotonéw z atomami. Rozroznia sie trzy funda-
mentalne procesy w tego typu przejsciach: (i) emisje spontaniczng — elektron dokonuje
przejécia z wyzszego stanu na nizszy spontanicznie emitujac przy tym kwant promienio-
wania energii hv; (ii) emisje wymuszong — proces, w ktérym atom pod wplywem pro-
mieniowania przechodzi z wyzszego do nizszego stanu emitujac foton hr poruszajacy sie
doktadnie w tym samym kierunku i z ta sama faza co wymuszajacy; oraz (iii) absorpcje —
powodujaca, ze w polu promieniowania atom pochtaniajac foton przechodzi z nizszego do
wyzszego stanu w atomie. 7 kolei, przejscia zwigzano-swobodne odnosza sie do zjawiska
absorpcji fotonu przez atom lub jon i towarzyszace temu uwolnienie elektronu (joniza-

cja). Aby doszlo do oderwania elektronu, energia padajacego fotonu musi by¢ wieksza
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od potencjatu jonizacyjnego atomu, badz jonu. Nadwyzka energii fotonu zostaje unie-
siona w postaci energii kinetycznej oderwanego elektronu. Przejscia swobodno-swobodne
kojarzone sa takze z promieniowaniem bremsstrahlung (promieniowaniem hamowania),
produkowane przez poruszajaca sie naladowana czastka (elektron) w polu elektrostatycz-
nym atomu badz jonu. Elektron doznaje przyspieszenia co powoduje, ze czastka staje
sie zrodtem promieniowania elektromagnetycznego. Emisja tego promieniowania zacho-
dzi kosztem energii kinetycznej elektronu powodujac jego zahamowanie. Promieniowanie
to jest sktadnikiem promieniowania chlodzacego materie zjonizowana, jako nastepstwo
ruchow cieplnych w plazmie. Typowo w astrofizyce emisja swobodno-swobodna przy-
pada na dziedzine radiowa i podczerwong widma elektromagnetycznego. W odr6znieniu
od dwoch poprzednich typow przejéé, swobodno-swobodne zaczynaja przewazaé dopiero
przy wyzszych gestosciach materii.

Kolejnym bardzo waznym zjawiskiem w astrofizyce jest rozpraszanie Thompson’a.
Ptaska fala elektromagnetyczna i monochromatyczna pada na elektron o predkosci wielo-
krotnie mniejszej od predkosci $wiatta (w spoczynku). Energia padajacego fotonu jest za-
niedbywalnie mniejsza od energii spoczynkowej elektronu i dochodzi do rozpraszania nisko-
energetycznego fotonu na elektronie. Przekroj czynny dla tego procesu jest niezalezny od
czestotliwoéci oddziatywajacego promieniowania i jest wartoscia staly op = 6.652 x 10725
cm?. Cho¢ nie jest to dostownie proces absorpcji, jak przyklady opisane powyzej, waznym
jest uwzglednienie efektow zwiazanych z ostabieniem wiazki promieniowania w rozprasza-
niu Thompson’a.

Dodatkowo do proceséw absorpcji i rozpraszania, jako wktad do wspotczynnika nie-
przezroczysto$ci materii mozna zaliczy¢ ostabienie, spowodowane efektami dyspersji. Osta-
bienie zwiagzane jest ze wspoOtczynnikiem zatamania w kolejnych warstwach otoczki gwiaz-
dowej, przez ktore przechodzi promieniowanie. W ogélnosci wspotczynnik ten jest roézny
od jednosci cos 6, # 1 i moze mie¢ wplyw na catkowita nieprzezroczystosé¢ materii, gdzie

0, jest katem zalamania.

3.1.2 Srednia Rosseland’a

Calkowity wspotezynnik ekstynkeji jest suma procesow rozpraszania i absorpcji (ks + K, ),
z ktorych najwazniejsze zjawiska przedstawione sa w poprzednim paragrafie. W przy-
padku k, wyliczane sa wspotczynniki oddzielnie dla kazdego z trzech przejsé: zwiazano-
zwigzanych, zwigzano-swobodnych i swobodno-swobodnych. Mierzalna wartosé fizyczna
wspolczynnika podawana jest dla danej czestotliwosci fali, jako nieprzezroczystosé mono-
chromatyczna x, i wyrazana w jednostkach cm?g~!. Na podstawie tego wspolczynnika

zdefiniowana jest glebokos¢ optyczna d7, = k,ds, gdzie 7, < 1 wskazuje na swobodny
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przeptyw promieniowania w osrodku (optycznie cienka materia), natomiast 7, > 1 wska-
zuje na materie nieprzezroczysta (optycznie gruba materia).

Dla obszarow przezroczystych (1, < 1), wykorzystuje sie usrednianie monochroma-
tycznego wspotezynnika nieprzezroczystosci k,, wazonego funkcja Planck’a B, (T), a za-
tem nazywane Srednig Planck’a (kp):

I3 Ky B, (T)dv

Rp = 0 (31)

[ B,(T)dv

Dobrym uzasadnieniem wykorzystania tak liczonej nieprzezroczystosci kp sa warunki w
poblizu powierzchni gwiazdy, gdzie natezenie promieniowania jest znaczaco nizsze od roz-
ktadu Planck’a (I, < B,).

Gleboko we wnetrzach gwiazdowych materia staje sie nieprzezroczysta (7, > 1). Sred-
nia droga swobodna fotonu )\, = (x,p) ! jest bardzo mala (rzedu centymetréw) w porow-
naniu do skali gradientu temperatury badz gestosci. W takim przypadku stan materii i
fotonow jest bliski warunkom lokalnej rownowagi termodynamicznej (LTE od ang. Local
Thermodynamic Equilibrium). Woéwczas natezenie promieniowania I, i funkcje zrodlows
S, mozna przyblizy¢ funkcja Planck’a. Monochromatyczny wspoétczynnik x,, wystepu-
jacy w réwnaniu przeptywu [, jest usredniany po wszystkich czestotliwosciach wedtug
zaleznosci:

L Ry .
R T '
Dla o$rodka optycznie grubego réwnanie przeptywu natezenia promieniowania rozwigzuje

sie w przyblizeniu dyfuzyjnym, gdzie strumieii monochromatyczny wyraza sie wzorem:

FN4_7T 1 9B,(T) 0T
VN3/1,,p or  or

(3.3)

7, obu podanych zaleznosci otrzymywany jest sredni wspolczynnik nieprzezroczystosci,
pierwotnie wyprowadzony w pracy Rosseland (1924). Uzyskany wynik nazywany jest

zatem $rednig Rosseland’a i wyraza si¢ ponizszym wzorem:

oo 1 9By (T) o0
Lo e / 195.(1),, (3.4)
KR [ aBaV—T(T)d,/ 40T3 )y K, OT

Taka definicja uzaleznia wspotczynnik kg jedynie od lokalnych warunkéw fizycznych, a nie
od catkowitego przebiegu funkcji zrodtowej w gwiezdzie. Usredniana jest takze odwrotnosé
1/k,, co daje znaczacy wktad od czestotliwosci bliskich maksimum funkcji 0B, /0T, czyli
dla najwiekszego strumienia. Zdefiniowana odwrotno$¢ wspotezynnika oznacza réwniez,
ze usredniana jest przezroczystosé (tzn. 1/k), ktora definiuje przeptyw promieniowania.
Dla duzej przezroczystosci (male k) strumien jest wiekszy, natomiast dla malej przezro-

czystosci (duze k) strumien jest mniejszy.
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3.1.3 Warunki dla wzbudzania pulsacji

Jak kazdy uklad dynamiczny, gwiazdy pozostawione w izolacji beda staraé¢ sie przyjac¢
stan rownowagi i pozosta¢ w nim dowolnie dtugo. Uktad taki spetnia warunek rownowagi
hydrostatycznej pg = —dp/dr, gdzie ciezar whasny kazdej warstwy w gwiezdzie kompenso-
wany jest przez gradient cisnienia. Z drugiej strony, uktad wytracony z roéwnowagi stara
sie do tego stanu powroci¢ wykonujac wokot niego oscylacje. Ruch oscylacyjny bedzie
kontynuowany dopoki nie odebrana zostanie energia doprowadzona podczas zaburzenia.
Oscylacje te zachodza w dynamicznej skali czasowej 74, = (R®/GM)Y2. Pomimo, ze
gwiazdy sa ukladami w rownowadze hydrostatycznej, obserwuje sie duze ilosci obiektow
pulsujacych na calym diagramie HR, (patrz rysunek 2.1, strona 6). Pulsacje dla gwiazd
w wyznaczonych obszarach sa ich trwala cecha, spowodowana mechanizmem dostarcza-
jacym energii i podtrzymujacym oscylacje.

Pulsacje gwiazd typu B ciggu gltéwnego spowodowane sg samowzbudzeniem. Mecha-
nizm odpowiedzialny za oscylacje nazywany jest mechanizmem k, w ktorym zmiany nie-
jest odpowiedzialny za oscylacje wzdluz klasycznego pasa n1estab1lnosc1, lecz zalezny od
innych warstw otoczki gwiazdowej. Do wzbudzenia globalnych pulsacji, wymagane jest

spetnienie trzech warunkow. Pierwszy warunek zwiazany jest z calka pracy:

j{dE—Wdt / [5T 5e, — L (p—lv-FR) }er, (3.5)
) ,

T T

gdzie drugie wyrazenie pod catka mozna zapisac¢ jako

_ /OM ‘ZTj <p‘1V-FR>Ter . (52) CZ[( e r:_ 1)LR} dM, + | (3.6)

Stabilnos¢ uktadu wigze sie z wymiana jednego typu energii na inny, a catka pracy opisuje

przyrost catkowitej energii modu oscylacji podczas jednego cyklu. Warunek z tym zwia-
zany wymaga aby w takich miejscach pochodna calki pracy byta dodatnia dW/dr > 0, na-
tomiast jesli pochodna przyjmuje wartosci ujemne dW/dr < 0 oscylacje beda wygaszane.
Napedzanie pulsacji zachodzi podczas kompresji, gdy cze$¢ strumienia promienistego z
wnetrza gwiazdy jest zablokowana a zgromadzona energia jest zamieniona na energie oscy-
lacji. Wydajno$¢ mechanizmu ~ okresla kombinacja pochodnych xky = (0lnk/0InT),,

= (0lnk/0In p)r oraz wspotczynnika adiabatycznego I's — 1 = (0In7T'/01n p)g, ktora

powinna przyjmowaé¢ wartosci dodatnie, wedlug rownania:

;( o r:_ 1) > 0. (3.7)

Drugi warunek dotyczy amplitud zmian funkcji wtasnych, ktére musza by¢ wzglednie

duze i wolno zmieniajace si¢ wzdtuz promienia w obszarze spetniajacym warunek 3.7, np.

amplituda zmian ci$nienia dp/p.

11



3.1 Mechanizm wzbudzania pulsacji

Ostatnim wymogiem jest odpowiednia termiczna skala czasowa 7:

R
dM
Tth — / TCPT, (38)

ktora okresla czas potrzebny na wymiane zgromadzonej energii podczas kontrakcji, z
otaczajacymi warstwami. W obszarze napedzania wielko$¢ ta powinna by¢ dtuzsza lub
poroéwnywalna z okresem oscylacji (P). W przeciwnym wypadku (7, < P) zgromadzona
energia ulegnie dyssypacji przed ukoniczeniem okresu pulsacji.

Warunki te implikuja, ze dla wzbudzenia pulsacji mechanizmem x, na odpowiedniej
glebokosci w otoczee gwiazdowej (odpowiednie T' i p) wymagany jest obszar ("garb") o
podwyzszonej nieprzezroczystosci. Na rysunku 3.1 przedstawiona jest zalezno$é wspot-
czynnika nieprzezroczystosci (logk) w funkeji gestosci wyrazonej parametrem log R =
log(p/T¢) (Ts = T/10°) i temperatury (log 7). Rysunek ten pochodzi z pracy Pamyatnykh

(1999). Wykreslone pogrubione linie na ptaszczyznie odnosza sie do zmian log k w okre-

x=0 70, 2:0,02

].Og K
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Rysunek 3.1: Przebieg logarytmu wspotczynnika nieprzezroczystosci (logrk) w funkeji

temperatury (logT) oraz gesto$ci sparametryzowanej czynnikiem log R = log(p/Tg).
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3.2 Obfitosci pierwiastkéw chemicznych

Slonych modelach gwiazdowych o masach 1.8, 4, 121 40 M, od warstw powierzchniowych
(logT ~ 4.0) do warstw wewnetrznych (logT ~ 6.5). Przebieg linii dla przyktadowych
modeli pokazuje, ze lokalne maksima wystepuja zawsze przy tych samych temperaturach.
Jednakze, zaleznie od masy modelu dla innej lokalnej gestosci. W podanym zakresie tem-
peratur widoczne sa cztery lokalne maksima (garby) nieprzezroczystosci. (i) W gwiazdach
o masach nizszych od okolo 2.5 M, przy temperaturze ~ 10* K obserwuje sie garb spowo-
dowany jonizacja wodoru i jonizacja Hel, oznaczony na rysunku jako H. Gwaltowny wzrost
log x od najnizszych temperatur do garbu H, spowodowany jest absorpcja ujemnego jonu
wodoru (H™). Energia wiazania jonu H™ wynosi 0.7 eV, co odpowiada temperaturze okoto
8000 K. (ii) Za kolejny garb przy temperaturze okoto 4.5—5.0 x 10* K, odpowiedzialna jest
warstwa drugiej jonizacji helu, oznaczona symbolem He. Mechanizm x dziatajacy przy
tych temperaturach, napedza pulsacje gwiazd z klasycznego pasa niestabilno$ci (m.in.
gwiazdy typu d Sct lub RR Lyr). (iii) Trzeci garb nieprzezroczystosci znajduje sie przy
temperaturze ~ 2 x 10° K (logT ~ 5.3). Za wzrost k w obszarze oznaczonym jako
Z-bump, odpowiedzialna jest duza ilo$¢ linii absorpcyjnych produkowanych z przejsé¢ w
strukturze subtelnej (wewnatrz powtoki atomowej M) jonow pierwiastkow z grupy zelaza.
(iv) Ostatni garb, z maksimum przy temperaturze okolo 2 x 10° K (logT ~ 6.3), spo-
wodowany jest po czesci przejSciami w strukturze subtelnej jonéw pierwiastkow ciezkich
(wewnatrz powloki atomowej L) jak i fotojonizacja z powloki K pierwiastkow wegla i
tlenu. Obszar ten nazywany jest glebokim garbem nieprzezroczystosci, w skrocie DOB

(od ang. Deep Opacity Bump).

3.2 Obfitosci pierwiastkow chemicznych

3.2.1 Mieszanki chemiczne

Jak wspomniane jest w poprzedniej sekcji, zmiany log x zalezne sa dodatkowo od mieszanki
pierwiastkow chemicznych wykorzystanej przy obliczeniach teoretycznych. Przewaznie,
obliczenia te przeprowadzane sa dla sktadu chemicznego Stonica. Stoneczna obfitosé pier-
wiastkow jest wazng informacja dla zrozumienia budowy i ewolucji Storica oraz Uktadu
Stonecznego, przez co jest waznym wzorcem dla badanych gwiazd. Zatem, istotne jest
uzyskanie jak najlepiej wyznaczonych obfitosci pierwiastkoéw chemicznych i ich izotopow.

Zwyczajowo uzywane sa dwa zrodta dla oszacowan obfitosci pierwiastkéw. Meteoryty,
w szczegolnosei chondryty wegliste CI', ktore pozwalajg na pomiar obfitosci pierwiastkow
w ich pierwotnym stanie z obtoku proto-stonecznego. Wyniki te wowczas odnosza sie do

sktadu chemicznego Uktadu Stonecznego. Stoneczne obfitosci moga byé¢ wyznaczone ze

'Nazwa grupy (I) pochodzi od meteorytu Ivuna, ktéry spadt w 1938 roku w Tanzanii.
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spektroskopowych analiz fotosfery, plam stonecznych, chromosfery, korony, wiatru sto-
necznego oraz z pomiaréw energetycznych czastek stonecznych. Jednakze, sposrod tych
mozliwosci jedynie pomiary fotosferyczne wciaz sa najdoktadniejsze. Zwigzane jest to z
faktem, ze lepiej sa rozumiane procesy i warunki fizyczne zachodzace w tych warstwach.
Obfitosci wyznaczane z meteorytow przedstawiane sg w skali liczby atomow krzemu, ktora
przyjmowana jest 10°, a koricowy wynik dla kazdego z pierwiastkéw podawany jest w
[Atomach/10%]. W przypadku Slotica lub innych gwiazd obfito$¢ pierwiastkow podawana
jest w skali liczby atomow wodoru, przyjetej 102, Zwyczajowo wartosci te podawane sa

w skali logarytmicznej i zapisywane w nastepujacy sposob, przyktadowo dla wodoru:
Ap = log ey = log Ny = 12.00. (3.9)

Zawartos¢ pozostalych pierwiastkow chemicznych normalizowana jest do liczby atoméow

wodoru wedtug zaleznosci:

N
Ax = logex = log (N—X) + 12, (3.10)
H

gdzie indeks X oznacza symbol innego pierwiastka chemicznego, a Nx jest liczba ato-
mow pierwiastka X. Tradycyjnie, obfitosci innych pierwiastkow poréwnuje sie do wartosci

otrzymanych dla Storica wedlug nastepujacej zaleznosci logarytmiczne;j:

N. N
[X/H] = logex « — logex o = log (—X) — log (—X) . (3.11)
N/, Nu /.

Definicja ta stosowana jest rowniez dla szacowania stosunkow zawartosci innych pierwiast-
kow, np. [C/Fe] czy [C/O].

Sposrod wszystkich prob oszacowania obfitoéci opiszemy tylko wybrane prace z ostat-
nich dwoch dziesiecioleci. Anders and Grevesse (1989) (dalej AG89) zestawili wartosci
obfitosci dla meteorytow oraz fotosfery stonecznej. Doktadno$¢ otrzymanych wynikow wy-
nosi od 5% do 10% dla wiekszosci pierwiastkow z tablicy okresowej. Wyznaczone zostaly
obfitosci wzgledem masy dla wodoru, helu oraz sumaryczne dla pozostatych pierwiastkow
(metali), zwyczajowo oznaczane literami (XY, Z). Na podstawie modeli stonecznych
otrzymane wartosci fotosferyczne to: Z = 0.0201 oraz Z/X = 0.0274. Liczby (X,Y,Z2)
znormalizowane sa do jednosci, zatem w prosty spos6b mozna oszacowaé zawarto$¢ helu
7 ponizszego rOwnania: s

Y:1—Z—Z/—X (3.12)
Kolejna praca Grevesse and Noels (1993) (dalej GN93) obnizylta zawartosci pierwiastkow
cigzkich do metalicznosci Z = 0.0179 oraz stosunku Z/X = 0.0244. Mieszanka chemiczna
GN93 stata sie do$¢ popularnym wzorcem sktadu chemicznego, uzywanego przy oblicze-

niach ewolucyjnych i nieprzezroczystosci. Na rysunku 3.2 przedstawione sg roznice w
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wyznaczeniach obfitosci pierwiastkow dla sktadow AG89 i GN93. Obnizenie metaliczno-
Sci spowodowane jest glownie nizszymi zawartosciami pierwiastkow C, N, O, ktore maja
najwiekszy wktad do wyznaczanego Z. Znacznie obnizona jest zawartos¢ zelaza, gdzie w
podanej skali ~ 0.2 dex odpowiada zmniejszeniu okoto 1.5-krotnie. Obnizenie obfitos$ci
pierwiastkow dotyczy takze azotu, tlenu i argonu. Zawartosci N i O sa nizsze o okoto 0.1
dex (1.26-krotnie), natomiast dla Ar zaledwie o0 0.04 dex (1.1-krotnie). Jedynie dla tytanu
wyniki GN93 szacuja wyzsza obfitos¢ o okoto 0.03 dex (1.07-krotnie).
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Rysunek 3.2: Poréwnanie w skali logarytmicznej zawarto$ci wybranych 21 pierwiastkow
dla sktadéw chemicznych GN93 oraz AG89. Na gérnym panelu wykreslone sa wartosci
Ax = logex, gdzie wartosci dla wodoru (Ay = 12.00) oraz helu (Ag. = 10.99) znajduja
sie poza podang skala. Dolny panel przedstawia réznice w skali logarytmicznej pomie-
dzy dwoma mieszankami dla poszczegdlnych pierwiastkéw. Skala pozioma podaje liczby

atomowe pierwiastkow Z.

W pracy Grevesse and Sauval (1998) (dalej GS98) metalicznosé¢ sktadu chemicznego
Storica jest nieznacznie mniejsza od wyniku dla GN93 (Z = 0.0169). Najwieksze zmiany
w skladzie pierwiastkow GS98 widoczne sa dla zawartosci siarki (40.12 dex) i argonu
(—0.12 dex).
azotu (0.05 dex) oraz tlenu (0.04 dex). Sktad GS98 obniza zawarto$¢ metali w Stoncu
w poroéwnaniu do GN93, jednakze dopiero praca Lodders (2003) (dalej L03) wskazuje na

Obnizone sa obfitosci pierwiastkow: helu (0.06 dex), wegla (0.03 dex),

znaczace obnizenie metaliczno$ci. W rezultacie uzyskuje wartosé¢ Z = 0.0133, natomiast
stosunek Z/X wynosi 0.0177.
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3.2 Obfitosci pierwiastkéw chemicznych

Obfitosci pierwiastkow wyznaczane z linii widmowych zalezne sa od modeli atmos-
fery gwiazdowej oraz proceséw tworzenia linii. Poprzez doktadniejsze modele uzyskuje sie
lepsze wyniki oszacowania obfitosci pierwiastkow. Dodatkowo, wazne jest uaktualnienie
bazy danych fizyki atomowej i molekularnej. W tradycyjnym podejsciu, stosuje sie jed-
nowymiarowe modele atmosfer w rownowadze hydrostatycznej. Natomiast dla prostoty
obliczeni strumien konwektywny przyblizany jest teorig sredniej drogi mieszania (Bohm-
Vitense 1958). Przy obliczaniu transferu promienistego lub obsadzen terméw atomowych
stosuje sie przyblizenie lokalnej rownowagi termodynamicznej (LTE), ktora spetniona jest
jedynie dla glebokich warstw gwiazdowych. Kolejne oszacowanie obfitosci pierwiastkow
grup Asplund et al. (2004) i Asplund et al. (2005) (wspolnie okreslane jako A04) opiera
sie na jednoczesnym rozwiazywaniu hydrodynamicznych rownan zachowania masy, pedu i
energii razem z tréjwymiarowym réwnaniem transferu promieniowania, z uwzglednieniem
transportu promienistego i konwektywnego. Przyjete podejécie pozwala na pominiecie
parametrow swobodnych zwigzanych ze $rednig droga mieszania, oraz jesli mozliwe zasto-
sowanie odejscia od rownowagi termodynamicznej (NLTE, od ang. Non-Local Thermody-
namic Equilibrium). Wynikiem tych obliczen jest znaczaco obnizona metalicznos¢ Stonca
do wartosci Z = 0.0122 oraz Z/X = 0.0165, niemal dwukrotnie nizsza niz dla sktadu
chemicznego AG89. W poréwnaniu z mieszanky GN93 zawartosci pierwiastkow C, N, O,
Ne i Ar sa obnizone okoto 1.5- lub 2-krotnie. Najwieksza roznica w oszacowaniach wy-
stepuje dla argonu, dajac ponad dwukrotnie mniejsza zawarto$¢ w poréwnaniu do GN93.
Roéznice w sktadach chemicznych GN93 oraz A04 przedstawione sa na rysunku 3.3.

W ostatnich kilku latach dokonano ponownych rewizji wyznaczen obfitosci pierwiast-
kow dla Storica przez dwie niezalezne grupy Lodders et al. (2009) i Asplund et al. (2009),
okreslane odpowiednio L.09 oraz A09. Wynikajaca ze sktadu L09 metaliczno$¢ Z = 0.0141
oraz stosunek Z/X = 0.0191, sa wyzsze niz dla wcze$niejszych wyznaczen L03. Nowsze
wyniki takze uwzgledniaja trojwymiarowe modele tworzenia linii widmowych, choé tylko
dla niektoérych pierwiastkow chemicznych. Podobnie jak dla A04, obfitosci mieszanki
A09 spowodowane sg trzema gléwnymi czynnikami: aktualizacja danych atomowych i
molekularnych, realistycznym trojwymiarowym hydrodynamicznym modelem atmosfery
stonecznej oraz pominieciem zatozenia LTE przy tworzeniu sie linii widmowych. W porow-
naniu do A04, doprowadzito to do nieznacznego zwiekszenia metalicznosci do Z = 0.0134
(podobne Z jak dla 1.03) i wyzszego stosunku Z/X = 0.0181. Sktad A09 na chwile
obecng podaje najbardziej prawdopodobne obfitosci pierwiastkéw chemicznych w Stoncu.
Spowodowane jest to nie tylko udoskonalonym modelem, lecz réwniez uwzglednieniem
kilku linii widmowych przy wyznaczeniu obfitosci pierwiastkéw chemicznych, zachowujac
mozliwie najwieksza doktadno$¢é. Poroéwnanie sktadow A09 i A04 przedstawione jest na
rysunku 3.4 i wskazuje na wzrost obfitosci pierwiastkow. Jednakze, wartosci dla sktadu

A09 wciaz pozostaja nizsze od wynikow AG89 i GN93. W sktadzie A09 zawarto$¢ argonu
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Rysunek 3.3: Poréwnanie zawartosci wybranych 21 pierwiastkow dla sktadéw chemicznych
A04 oraz GN93. Na goérnym panelu wykreslone sa wartosci Ax = logex, gdzie obfitos¢
helu dla A04 wynosi Ag. = 10.93. Dolny panel przedstawia roznice w skali logarytmicznej

pomiedzy dwoma mieszankami dla poszczeg6lnych pierwiastkow.

podwyzszona jest okolo 1.5-krotnie, powracajac do podobnego stanu jak w wyniku GN93.
Wartoéci obfitosci Ax dla 21 pierwiastkow podane sa w tabeli 3.1, z odpowiednimi licz-
bami i masami atomowymi. Dodatkowo, podane sa wyznaczone czastkowe masy metali
(Z) oraz helu (V) dla odpowiednich sktadow chemicznych. Otrzymane wartosci Y (poza
wynikiem GN93) réznia sie od najlepszego heliosejsmicznego oszacowania Basu and Antia
(2004), podajacego wartos¢ Y = 0.0285.

3.2.2 Slornice a pobliskie gwiazdy

Cho¢ wynik otrzymany przez Asplund et al. (2009) bardzo dokladnie odtwarza sktad
chemiczny Storica, wciaz pozostaja pewne trudnosci i niepewno$ci przy oszacowaniach
zawartosci dla niektorych istotnych pierwiastkow. Otrzymywane obfitoéci zmienialy sie
do$é¢ znaczaco przez lata, czesto spowodowane to bylo brakiem danych atomowych lub
doktadnych obserwacji spektroskopowych. Opierajac sie na wyznaczeniach dla A09, warto
zwrocié uwage na bledy wyznaczen niektorych waznych pierwiastkow chemicznych:
Wegiel: Pomimo duzej ilosci linii widmowych tego pierwiastka w widmie Storca,
przez lata utrudnione byto dobre oszacowanie zawartosci C ze wzgledu na réznice wynikow
pomiedzy uzytymi liniami. Fotosferyczna wartos¢ przyjeta w sktadzie A09 jest usredniona

sposrod wynikow uzyskanych z analizy linii [C I|, C I, CH oraz C,, dajac w rezultacie
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3.2 Obfitosci pierwiastkéw chemicznych

Tablica 3.1: Stoneczne obfitosci dla wybranych 21 pierwiastkow chemicznych w kolejnych
oszacowaniach z lat 1989-2009. Wartosci podane sa w skali logarytmicznej (logex) dla
wybranych mieszanek chemicznych, od AG89 do A09. Dodatkowo podane sa liczby ato-
mowe Z oraz masy atomowe A. W dolnej czesci tabeli podane sa wyznaczone fotosferyczne

metalicznosci Z, stosunek Z/X oraz Y dla odpowiedniego sktadu chemicznego.

Pierwiastek Z A AG89 GN93 GS98 L03 Ao4 L09 A09
H 1 1.007940 12.00 12.00 12.00 12.00 12.00 12.00 12.00
He 2 4.002602 10.99 10.99 10.93 10.899 10.93 10.925 10.93
C 6 12.010700  8.56 8.55 8.52 8.39 8.39 8.39 8.43
N 7 14.006700  8.05 7.97 7.92 7.83 7.78 7.86 7.83
O 8 15.999400 8.93 8.87 8.83 8.69 8.66 8.73 8.69
Ne 10 20.179700  8.09 8.08 8.08 7.87 7.84 8.05 7.93
Na 11 22989770  6.33 6.33 6.33 6.30 6.17 6.30 6.24
Mg 12 24.305000  7.58 7.58 7.58 7.55 7.53 7.54 7.60
Al 13 26.981538  6.47 6.47 6.47 6.46 6.37 6.47 6.45
Si 14 28.085500  7.55 7.55 7.55 7.54 7.51 7.52 7.51
P 15 30.973760  5.45 5.45 5.45 5.46 5.36 5.46 0.41
S 16 32.065000  7.21 7.21 7.33 7.19 7.14 7.14 7.12
Cl 17 35.452700  5.50 5.50 9.50 2.26 5.50 5.50 9.50
Ar 18 39.948000  6.56 6.52 6.40 6.55 6.18 6.50 6.40
K 19 39.098300  5.12 5.12 0.12 0.11 5.08 5.12 5.03
Ca 20 40.078000  6.36 6.36 6.36 6.34 6.31 6.33 6.34
Ti 22 47.867000  4.99 5.02 5.02 4.92 4.90 4.90 4.95
Cr 24 51.996100  5.67 5.67 5.67 2.65 5.64 5.64 5.64
Mn 25 54.938049  5.39 5.39 9.39 9.50 5.39 5.37 5.43
Fe 26 55.845000  7.67 7.50 7.50 7.47 7.45 7.45 7.50
Ni 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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Rysunek 3.4: Poréwnanie zawartosci wybranych 21 pierwiastkow dla sktadéw chemicznych
A09 oraz A04. Na gornym panelu wykreslone sa wartosci Ax = logex, gdzie obfitos¢
helu dla A04 oraz A09 wynosi Age = 10.93. Dolny panel przedstawia roznice w skali

logarytmicznej pomiedzy dwoma mieszankami dla poszczeg6lnych pierwiastkow.

logec o = 8.43 £ 0.05. Jednakze, nie przeprowadzona jest pelna tréjwymiarowa analiza
NLTE.

Azot: Do wyznaczenia zawartosci N mozna wykorzysta¢ wiele dostepnych linii wid-
mowych. Zalecane obfitosci otrzymane sa z analizy linii N I oraz NH, zachowuja bardzo
dobra zgodnos¢ miedzy obiema metodami i przyjeta jest wartos¢ log ex o = 7.83 £ 0.05.

Tlen: Jest to trzeci najbardziej obfity pierwiastek we Wszechs§wiecie, a wraz z jego
izotopami, jest kluczowym wskaznikem w astronomii. Szacowana stoneczna zawartosé¢ O
obnizona jest znaczaco w ostatnich dwoch dekadach od wartosci 8.93 dla AG89 do 8.66
dla A04. Doktadniejsza analiza wzbronionej linii [O I], dozwolonej O T oraz kilku innych
potwierdza niska zawartos¢ tlenu, w A09 szacowanej na logep o = 8.69 + 0.05.

Chrom i Mangan: Wspolna cecha obu pierwiastkow, byty stabo znane sity oscy-
latoréw dla niektorych kluczowych linii widmowych. Najnowsze oszacowania zawartosci
Cr i Mn uwzgledniaja rowniez efekty NLTE podajac obfitosci, odpowiednio loge réwne
5.61 £0.04 i 5.43 £+ 0.04.

Zelazo: Pierwiastek ten czesto jest uzywany w zastepstwie catosciowej zawartosci
metali, rowniez jako wzorzec, wzgledem ktorego mierzone sa obfitosci innych pierwiastkow.
Doktadniejsze wyniki dla linii Fe T i Fe IT potwierdzaja obfitosé¢ zelaza na okoto log g, =
7.50 £ 0.04. Zalecana warto$c¢ jest identyczna z wynikami dla GN93 i GS98.
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3.2 Obfitosci pierwiastkéw chemicznych

Dla niektorych pierwiastkow takich jak fosfor lub chlor, fotosferyczne obfitosci nie sa
mozliwe do pomiaru przy uzyciu spektroskopii spokojnego Stonca, a wykorzystywane sa
do tego plamy stoneczne. Podobny problem dotyczy réwniez gazéw szlachetnych, kto-
rych potencjaly wzbudzenia sg wysokie i nie obserwuje sie linii fotosferycznych przez co
konieczne s wowczas metody posrednie.

Hel: Bardzo doktadne wyznaczenie zawartosci He mozliwe jest poprzez heliosejsmolo-
gie. Wykorzystuje sie przy tym zmiane indeksu adiabatycznego I'; w strefie jonizacji He 11,
ktora ma miejsce blisko powierzchni Storica (r/R ~ 0.98). Wynik otrzymany przez Basu
and Antia (2004) dla czastkowej obfitosci helu w strefie konwektywnej Y = 0.248540.0034
odpowiada obfitosci log eg. = 10.93 &£ 0.01. Podobny wynik otrzymywany jest dla modeli
Storica przy zalozeniu sktadu chemicznego GS98. Z kolei, uzycie sktadu A04 w modelu
Storica implikuje nizsza powierzchniowa wartosé¢ He o 0.02 dex. Ostatecznie w sktadzie
A09 przyjeto zawarto$¢ helu wyznaczona z heliosejsmologii.

Neon: Obfitoé¢ tego pierwiastka moze by¢ wnioskowana z rentgenowskiej i ultrafiole-
towej spektroskopii korony stonecznej, flar i wiatru stonecznego. W wyzszych warstwach
atmosfery stonecznej i w wietrze stonecznym zawartosci pierwiastkow o potencjale niz-
szym niz < 10 eV sa wzbogacone, w poréwnaniu do wartosci fotosferycznych. Efekt ten
nie wplywa, lub tylko nieznacznie, na obfitosci pierwiastkow o wyzszym potencjale joni-
zacji 1 zachowujac obfitosci fotosferyczne (Feldman and Widing 2003). Spowodowane jest
to efektem tzw. potencjalu pierwszej jonizacji (FIP, od ang. First Ionization Potential).
Woweczas korzystniej jest wyznaczy¢ zawarto$¢ Ne w stosunku do innego pierwiastka, dla
gazOow szlachetnych jest to tlen. Podstawa tej metody jest zalozenie, iz badany stosunek
obfitosci zachowany jest takze w fotosferze. Dla oszacowan sktadu A09 uzyta wartosé
Ne/O wynosi 0.175+0.031 i wyznaczona jest dla spokojnego Storica na podstawie Young
(2005). Wynik ten jest tym bardziej uzasadniony, iz w typowej fazie spokojnego Storica
nie obserwuje sie efektu FIP. Nizsza zawartos¢ neonu w sktadzie A04 tlumaczona jest
przyjetym innym, mniejszym stosunkiem Ne/O, wyznaczonym przez Reames (1999) dla
energetycznych czastek stonecznych i réwnym 0.152 4= 0.006.

Argon: Przyjeta obfitos¢ Ar jest $rednig wartoscia, sposréd otrzymanych przy po-
mocy roznych metod. Wynik logea, = 6.40 £ 0.13 jest wyzszy od wartosci dla A04 o 0.2
dex, ktory oparty byl na stosunku Ar/O podanym przez Reames (1999) dla energetycz-

nych czastek stonecznych.

Wartosci metalicznosci Stonica dla sktadow chemicznych takich jak GN93 czy GS98
sa wyzsze niz dla pobliskich gwiazd. Standardowe modele stoneczne zbudowane dla ob-
fitosci pierwiastkow tych sktadéow chemicznych dobrze zgadzaja sie z bardzo doktadnymi

pomiarami heliosejsmicznymi. Cunha et al. (2006) pokazuja, ze dla pobliskich gwiazd
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typu B zawartosci lekkich pierwiastkow sa podobne do stonecznych. Wyznaczona za-
warto$¢ tlenu A(O) = 8.70 £+ 0.09 dobrze zgadza sie z wynikiem dla A09 (8.69 + 0.05).
Uzyskana zawartos¢ neonu A(Ne) = 8.11 + 0.04 jest znaczaco wyzsza od wyniku A09
o 0.18 dex, cho¢ spojna dla badanych gwiazd typu B. Tak wysoka obfitos¢ neonu po-
dana jest przy oszacowaniach sktadow AG89, GN93, GS98 i L09. Nalezy jednak zwrocié
uwage, iz uwzglednienie efektow dyfuzji w Storicu oraz wzbogacenia chemicznego Galak-
tyki prowadzi wowczas do zgodnych obfitoéci neonu. Podobne wartosci uzyskiwane sa
takze dla pobliskich gwiazd stonecznego typu jak i obszarow HIL. Asplund et al. (2009)
podaja stoneczng wartos¢ A(Ne) = 8.12 + 0.06 przy uwzglednieniu dyfuzji stoneczne;j.
Wskazuje to, iz sklad chemiczny Stonca (gwiazdy typu G populacji dysku) nie rézni sie
od pobliskich gwiazd. Dla przyktadu, Fuhrmann (2008) dla probki gwiazd do 25-u pc
podaje $redni wynik metalicznosci [Fe/H|= —0.02 4+ 0.18. Z drugiej strony, uszczuplenie
zawartosci pierwiastkow w A04 i A09 spowodowalo rozbieznosé z wynikami heliosejsmicz-
nymi. Standardowy model Stonca badany przez Basu and Antia (2004) przewiduje dno
strefy konwektywnej na okoto 0.725 R, natomiast heliosejsmiczny pomiar podaje war-
tos¢ 0.7133 £ 0.0005 Ry, pozostawiajac rozbiezno$¢ co najmniej 20-krotnie wieksza niz
bledy pomiarowe. W celu usuniecia tej réznicy sugerowane byty wyzsze wartosci sto-
sunku Ne/O, wieksze niz 0.26, ktory jest wynikiem Cunha et al. (2006). Guzik et al.
(2009) rozwazali takze uwzglednienie silniejszej utraty masy we wczesnym etapie ewo-
lucji. Powoduje to modyfikacje struktury jadra jak i pogtebienie strefy konwektywnej,
zwiekszajac przez to zgodnosé z obserwowanym przebiegiem predkosci dzwieku we wne-
trzu. Jednakze, jesli faza wiekszej utraty masy bedzie zbyt dtuga moze to doprowadzi¢ do
zniszczenia powierzchniowej zawartosci litu i produkowaé wiecej izotopow 3He. W wyniku

czego doprowadzi do rozbiezno$ci z pomiarami predkosci dzwieku.

3.3 Biblioteki nieprzezroczystosci

3.3.1 Projekt OPAL

Obliczeniami nieprzezroczysto$ci monochromatycznych zajeta sie grupa z Lawrence Li-
vermore National Laboratory (Rogers and Iglesias 1992), okreslana jako projekt OPAL
(Opacity Library) od nazwy kodu. OPAL wykorzystuje tzw. podejscie fizyczne, rozpa-
trujac plazme jako duzy zbior elektronéw i jader oddziatujacych elektrostatycznie. Kon-
figuracje odpowiadajace zwartym skupiskom jonow, atoméw i molekut sa probkowane
z tego zbioru. Jakiekolwiek efekty osrodka plazmy na wewnetrzne stany probkowanych
konfiguracji sa uzyskiwane bezposrednio ze statystycznej analizy mechaniki. Obliczenia
nieprzezroczystosci rozpoczyna sie od uzyskania catkowitych liczb obsadzen z rownania
stanu (EOS, od ang. Equation Of State). W poréwnaniu do wynikow Los Alamos (LAOL),
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najwiekszy wplyw na wzrost nieprzezroczystosci w tablicach OPAL maja ulepszone dane
fizyki atomowej. W obliczeniach tych konieczne sa przyblizenia w celu uwzglednienia
struktury subtelnej i nadsubtelnej terméw atomowych. Stosowane sa roézne poziomy do-
ktadnosci danych atomowych, na przyktad przyblizenie sprzezenia LS (spin-orbita) dla
lekkich pierwiastkow, natomiast sprzezenie jj (posrednie) dla pierwiastkow ciezkich (Ro-
gers and Iglesias 1994). Obliczenia OPAL wskazuja nawet na 3 — 4-krotny wzrost $redniej
Rosseland’a nad wynikami LAOL, przy temperaturze okoto 200000 K. Znaczacy wzrost
nieprzezroczystosci notowany jest takze w szerokim zakresie temperatur od 10° do 10° K.
W duzej mierze, wzrost ten spowodowany jest bardzo duza iloscig przejs¢ wewnatrz M-tej
powloki elektronowej zelaza, spowodowane nimi tysiace linii absorpcyjnych zaniedbane
byty przez LAOL. Znaczenie zelaza jak i pierwiastkow z jego grupy bylo przeoczone z
powodu bardzo matych czastkowych obfitoéci w plazmie gwiazdowej, rzedu 107> — 1077
w stosunku do catkowitej zawartosci atomow. Tablice nieprzezroczystosci astrofizycznych
poddane sa pozniejszej rewizji w pracy Iglesias and Rogers (1996), w dziedzinie fizyki
atomowej jaki i procedur numerycznych.

Struktura nowych tablic nieprzezroczystosci jest nieco inna niz stosowana w wynikach
LAOL. Wyniki OPAL podane sa w formie 126 tabel dla r6znych obfitosci czastkowych
wzgledem masy wodoru, helu i metali (X,Y,Z). Srednie Rosseland’a posegregowane
sa wedlug temperatury zmieniajacej sie w zakresie log T’ = 3.75 — 8.70 oraz gestosci
zdefiniowanej parametrem log R = log(p/T¢), przyjmujacym wartosci od —8.0 do +1.0,
gdzie Ty jest temperaturg podang w milionach stopni. Tabele policzone sa dla mieszanki
21 pierwiastkéw chemicznych: H, He, C, N, O, Ne, Na, Mg, Al, Si, P, S, Cl, Ar, K, Ca,
Ti, Cr, Mn, Fe oraz Ni, odwzorowujac sktady chemiczne GN93, A04 i A09, szczegdlowo

opisane w poprzednim podrozdziale.

3.3.2 Projekt OP
3.3.2.1 The Opacity Project

Niemal réwnolegle z OPAL dostepne byly nieprzezroczystosci stworzone przez niezalezna
miedzynarodowa grupe The Opacity Project. Zatozona w 1984 roku w celu policzenia
obszernych danych atomowych wymaganych do oszacowan nieprzezroczystosci otoczek
gwiazdowych oraz policzenia miedzy innymi $rednich nieprzezroczystosci Rosseland’a.
Podejscie przyjete przez grupe OP opierato sie na nowym formalizmie réwnania stanu
(Hummer and Mihalas 1988), tzw. podejsciu chemicznym. W opisie tym mieszanka ele-
mentow widziana jest jako zbior atomoéw, molekul, jonoéw i elektronéw, a zachodzace
reakcje jonizacji i dysocjacji rozpatruje sie przy uzyciu rownan Saha. Seaton et al. (1994)
przedstawili pierwsze dostepne obliczenia wspotczynnika s przez grupe OP, ktore roz-

nity sie od wynikow OPAL dla obszaréw o wysokich (T,p). Tak jak w projekcie OPAL
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najwiekszy wzrost Sredniej nieprzezroczystos$ci Rosseland’a, kg, wystepuje w tym samym
obszarze, przy temperaturze okoto 200 tysiecy stopni. Badnell and Seaton (2003) poka-
zali, ze OP uwzgledniato poszerzenie linii w wyniku samojonizacji lecz nie uwzgledniato
poszerzenia ci$nieniowego, ktore moze by¢ wazne przy wyzszych gestosciach. Dodatkowo,
najwieksze roznice pomiedzy OPAL i OP dla wyzszych gestosci i temperatur usuniete sa
po uwzglednieniu procesow wewnatrz-powlokowych, powyzej temperatury log7T = 5.5 i
gestosci log R 2 —3. W niskich temperaturach (logT' < 5.5) niewielkie roznice pomiedzy
OPAL i OP mozna przypisa¢ dokladniejszym danym atomowym projektu OP. Réznice
dla wyzszych log T i gestosci log R 2 —2, Seaton and Badnell (2004) ttumacza jako kon-
sekwencje odmiennych podej$¢ w rownaniach stanu. W ostatniej dekadzie Seaton (2005)
przedstawil rewizje tablic nieprzezroczystosci OP, miedzy innymi uwzgledniajac wszystkie

przejscia wewnatrz-powlokowe ze szczegotowym opisem podanym w Badnell et al. (2005).

3.3.2.2 Przygotowanie tablic nieprzezroczystosci

Pakiet OP! zawiera kompletng biblioteke nieprzezroczystosci monochromatycznych dla
16 pierwiastkow chemicznych H, C, N, O, Ne, Na, Mg, Al, Si, S, Ar, Ca, Cr, Mn, Fe
oraz Ni. Informacja o siedemnastym pierwiastku He, otrzymywana jest z poprzednich
szesnastu. Dane te znajduja sie w plikach o nazwie mzz.ttt, gdzie zz odnosi sie do liczby
atomowe]j danego pierwiastka (np. dla wodoru zz = 01). Natomiast ttt jest trzycyfrowa
liczba opisujaca temperature, zmieniajaca sie od minimalnej wartosci ttt = 140 odpo-
wiadajacej logT" = 3.5 do maksymalnej ttt = 320 odpowiadajacej logT = 8.0. Wraz
z wymienionymi plikami binarnymi dostepne sa réwniez odpowiednie kody (Fortran) do
pracy na tych plikach. Narzedzia zawarte w pakiecie pozwalaja na samodzielne stworze-
nie tablic nieprzezroczystosci dla dowolnej mieszanki 17 pierwiastkow chemicznych (od
wodoru po nikiel) lub mieszanki 3 pierwiastkow. Mieszanka 3 pierwiastkow sklada sie z
H, He oraz trzeciego fikcyjnego, ktory posiada wspolng informacje na temat pozostalych
15 pierwiastkow (metali). Odpowiednie pliki nieprzezroczystosci monochromatycznych
dla fikcyjnego pierwiastka mozna stworzy¢ przy uzyciu dostepnego kodu mixv.for do-
konujac odpowiednich zmian. Tablice nieprzezroczystosci dla 3 pierwiastkow réznia sie
od wynikow dla 17 pierwiastkow tylko nieznacznie. Podejscie takie znaczaco redukuje
czas obliczeniowy, jednakze w pewnych obszarach (T, p) metoda ta wprowadza bledy nu-
meryczne przy obliczeniach ewolucyjnych i otoczek modeli gwiazdowych, przez co jest
catkowicie porzucona.

Do stworzenia tablic OP, odpowiadajacych formatowi tablic OPAL, przygotowane

sa 126 plikow zawierajacych informacje o wartosciach (XY, 7). Przykladowa zawartosé

'Nowsze wersje, od wykorzystanej v3.0, dostepne sa na stronie projektu OP: http://cdsweb.u-
strasbg.fr/topbase/testop/TheOP.html
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takiego pliku podana jest ponizej, gdzie prawidlowa ilos¢ pierwiastkow w obliczeniach musi
by¢ kontrolowana w zalezno$ci od zmian X i Z pomiedzy kolejnymi plikami. Przyktadowa

zawarto$¢ pliku, dla standardowej mieszanki A04:

mono/ 'katalog z nieprzezroczystoSciami monochromatycznymi
x9960z0040 .mixv 'plik wyjSciowy
0.9960 'obfitoS¢ wodoru X wzgledem masy
0.0040 'obfitoS¢ metali Z wzgledem masy
16 'iloS¢ pierwiastkow uwzglednionych przy obliczeniach
6 2.6631E-01
6.5371E-02
8 4.7357E-01
10 7.1678E-02
11 1.5325E-03
12 3.6761E-02
13 2.4288E-03 !liczba atomowa i czastkowa zawarto§¢ metalu
14 3.3526E-02
16 1.4302E-02
18 1.5681E-03
20 2.1154E-03
24 4 .3190E-04
25 2.9880E-04
26 2.8536E-02
28 1.5681E-03
140 320 2 !zakres temperatur i krok w temperaturze

llog¢ pierwiastkow uwzglednionych przy obliczeniach ulega zmianie, w zalezno$ci od przy-
jetych wartosci (X, Z). Jesli metaliczno$¢ jest przyjeta zero, wowczas nie podawana jest
liczbowa zawartos¢ dla kazdego pierwiastka. Czastkowa zawartosé, Ny,q.(X), jest waznym
elementem obliczen nieprzezroczystosci i wyznaczana jest dla kazdego pierwiastka (poza
H i He) w stosunku do caltkowitej liczby atomow metali. W odréznieniu od tablic OPAL,
obliczenia wykonywane sa jedynie dla mieszanki 17 pierwiastkow zamiast 21. Oszacowania
N{rqe mozna w prosty sposob dokonaé z informacji podanych w tabeli 3.1 (na stronie 18).
W pierwszym kroku, z podanych obfitosci logex = Ax obliczane sg zawartosci liczbowe

atomow
Nx = 104x (3.13)

a nastepnie sume calkowitej liczby atomow pierwiastkow metali V,,.; oblicza sie wedlug

WZzZoru:

17 17
Noet = Y 10" = " N (3.14)
X=3 X=3
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Czastkowa zawartos¢ danego pierwiastka wzgledem metali wyliczana jest ze stosunku:

Nx

N frac(X) = N

(3.15)

Przy obliczeniach nieprzezroczystosci kod automatycznie wylicza sumaryczna masa ato-

mowa wszystkich metali, ktéra mozna uzyskaé¢ wedtug wzoru:
17
Aiz =Y Nprae(X) - A(X), (3.16)
X=3

gdzie A(X) jest masa atomowa pierwiastka X.

Na podstawie przygotowanych plikow wejsciowych, kod mixv.for produkuje dla kaz-
dej temperatury i gestosci elektronowej (log N, ) wartosci log p, Srednie nieprzezroczystosci
Planck’a (kp) oraz Rosseland’a (kg). Nastepnie, za pomoca kodu opfitopal.for wyniki
zamieniane sa na pojedyncze tabele wartosci log kg posortowane wzgledem temperatury
log T i parametru gestosci log R dla zadanych sktadow (XY, Z). Wybrany format tabeli
OPAL dla przedstawienia wynikow jest uzyteczniejszy dla stosowanego w niniejszej pracy
kodu ewolucyjnego. Ostatnim krokiem jest zebranie otrzymanych tabel i ztozenie do jed-
nego pliku zachowujac format oryginalnych tablic OPAL. Tablice OPAL posiadaja nieco
wiekszy zakres temperatur i gestosci niz obliczenia OP. Procedura ta przeprowadzona jest
przy przygotowaniu tablic OP dla sktadow GNO93, A04, A09 jak rowniez dla tablic ze
zmodyfikowanymi obfitosciami niektorych pierwiastkow (Ar, Ne, Ni, Fe) dla mieszanki
A04.

3.4 Nieprzezroczystosci OPAL i OP

Tablice OPAL s3 dostepne na zamodwienie i zebrane zostaty dla trzech mieszanek pier-
wiastkow ciezkich GN93, A04 i A09, policzone dla 21 pierwiastkow. Tablice dla OPAL
i OP A09 wykorzystywane sa w dalszej czesci pracy, przy astrosejsmologii gwiazd. Na
rysunku 3.5 przedstawione sg $rednie Rosseland’a dla tabeli o obfitosci wodoru X = 0.7
i metali Z = 0.02 i dla dwoch mieszanek GN93 i A04. Wartosci log kg wykreslone sa dla
zakresu parametru gestosci log R miedzy —7 i —1. Wykresy przedstawiaja efekt nieprze-
zroczystosci, roznice w podejsciach przy rozwigzywaniu rownania stanu: obraz fizyczny
(OPAL) i chemiczny (OP). Niezaleznie od uzytego sktadu chemicznego wyniki OP, w
ogo6lnodci posiadaja wyzsze wartosci nieprzezroczystosci, cho¢ w obszarach przy tempera-
turze okolo miliona stopni i log R 2 —4 s3 nieznacznie nizsze. Przy temperaturze okoto
200 tysiecy stopni (Z-bump przy logT = 5.3) oraz w zakresie log R od —3 do —7 obser-
wuje sie wyrazna roznice w garbie nieprzezroczystosci od strony wyzszych temperatur.
W danych OP maksimum Z-bump jest lekko przesuniete ku wyzszej temperaturze, jed-

noczesnie poszerzajac profil garbu nieprzezroczystosci. Zmiana mieszanki GN93 na A04
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3.4 Nieprzezroczystosci OPAL i OP

podwyzsza wartosci log kg dla OPAL i OP, w szczeg6lnosci dla temperatur wiekszych od
okoto logT ~ 5.0

| log Kq ) 1 [ log Kg
[ X=0.70, Z=0.02 I 1 [ X=0.70,2=0.02
3l k OP GN93 . a3l Kk OP A04
[ k OPAL GN93 ) 170 k OPAL A04

|
AN
Y

n

5

log T log T

Rysunek 3.5: Poréwnanie efektu uzytych tablic nieprzezroczystosci OPAL i OP dla dwoch
sktadow chemicznych, GN93 i A04. Przedstawione sa zmiany nieprzezroczystosci w funkcji
temperatury dla siedmiu réznych parametrow gestosci log R od —7.0 do —1.0, gdzie R =

p/T¢ a Ty jest temperatura w milionach K.

Jednakze, jaki wplyw maja te zmiany na modele gwiazdowe? Mozna to przedstawic
na przyktadzie modeli otoczek gwiazd o masach 10 M i 4 M. Wybrane masy odpowia-
daja charakterystycznym warto$ciom dla gwiazd pulsujacych, odpowiednio typu S Cep
i SPB. Pulsacje obu typéw napedzane s3 mechanizmem x w garbie nieprzezroczystosci
Z-bump, jako wynik bardzo duzej ilosci linii absorpcyjnych pierwiastkow z grupy zelaza.
Na rysunku 3.6 przedstawione sg przebiegi nieprzezroczystosci i ich wzgledne réznice dla
modelu otoczki gwiazdy [ Cep o masie 10 M. Model ten znajduje sie w pézniejszej fazie
ewolucji na ciagu gtownym (blizej linii TAMS). Goérne panele pokazuja wyniki uzyskane
dla tablic OP i OPAL przy uzyciu mieszanki GN93. Wzgledne roznice wskazuja na okoto
20-0% wrzrost k dla OP w obszarze napedzania, spowodowane szerszym profilem garbu
Z-bump (log T = 5.4 —5.5). Rowniez maksimum profilu jest przesuniete ku nieco wyzszej
temperaturze, co dla wzbudzania oscylacji w modelach sejsmicznych okazuje sie waznym
czynnikiem. Srodkowe panele pokazuja wplyw zmiany mieszanki z GN93 na A04 w ta-
blicach OP, dla tych samych parametrow (X, 7). Wzgledne roznice ponownie wskazuja
na najwiekszy efekt w okolicach Z-bump, gléwnie przy temperaturach logT = 5.3 — 5.4.
Efekt zastosowania nowszego skladu chemicznego powoduje wzrost log x o kolejne 14%.

W wyniku tego, sumaryczny wzrost nieprzezroczystosci w obszarze napedzania pulsacji,
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3.4 Nieprzezroczystosci OPAL i OP
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0.4F 4 0.1f 1
0.2F ]
0.0F 1 0.0} §

—— OP GN93
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0.8F 1 02 (KAO4-KGN93)/KGN93 ]
0.6F 1
0.4f 1 01 1
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A OP GN93
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0.8F ] (Ko.ofKo.oz)/ Kooz
o6k ] 0.0} 1
0.4F 1

-0.1 4
0.2F 1
0.0F 1 -02 ]
0.2F —— OP A04, 7=0.01 1

———————————— OP A04, Z=0.02
7.0 6.5 6.0 55 5.0 4.5 4.0 7.0 6.5 6.0 55 5.0 45 4.0
log T log T

Rysunek 3.6: Przebieg nieprzezroczystosci (lewe panele) oraz odpowiednie wzgledne roz-

nice (prawe panele) wewnatrz modelu otoczki gwiazdy typu 8 Cep o masie 10 M.
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3.5 Modyfikacje sktadéw chemicznych

pochodzacy od danych OP i mieszanki A04 wynosi ponad 30% nad danymi OPAL GN93.
Efekt ten ma tez ogromny wplyw na domeny niestabilnosci, co zostanie pokazane w na-
stepnym rozdziale. Dolne panele przedstawiaja wzgledne obnizenie nieprzezroczystosci
przy dwukrotnym zmniejszeniu metaliczno$ci z wartosci Z = 0.02 na 0.01. Powoduje to,
ze w obszarze napedzania pulsacji warto$é¢ x obnizona jest nawet o 30% dla szerokiego za-
kresu temperatur log 7" = 5.3 —6.7. Pomimo tak znacznego obnizenia nieprzezroczystosci
pulsacje typu 8 Cep w tym modelu wcigz sa wzbudzane.

Na rysunku 3.7 przedstawione sa przebiegi log x wewnatrz otoczki modelu gwiazdy
typu SPB o masie 4 M. Wzgledny wzrost (prawe panele) jest nieco mniejszy niz dla
10 M, niemniej jednak znaczacy. Poréwnanie wynikéw dla tablic OPAL i OP wskazuje
na wzrost £ o 16% w okolicach Z-bump. W poréwnaniu do modelu 10 M, wieksze
zmiany nieprzezroczystosci wystepuja przy garbie drugiej jonizacji helu (okoto logT =
4.5). Efekt zastosowania mieszanki A04 (Srodkowe panele) jest bardziej wyrazny dla
glebszych warstw otoczki (logT 2 5.5), dotyczy to zarowno glebiej znajdujacego sie garbu
nieprzezroczystosci DOB przy temperaturze okoto 2 miliona stopni. Wzgledne roznice
odtwarzaja ksztalt garbu DOB, natomiast w modelu gwiazdy S Cep w przyblizeniu sa
stale w zakresie temperatur log T ~ 6.0 — 6.5. W obszarze Z-bump zmiana mieszanki
powoduje wzrost s o okolo 14%, natomiast w obszarze DOB okolo 10%. W rezultacie
sumaryczny efekt danych OP i A04 rowniez powoduje 30-0% wzrost nieprzezroczystosci
w obszarze napedzania pulsacji. Dwukrotne zmniejszenie metalicznosci (dolne panele)
powoduje znaczne obnizenie k wzdluz calej otoczki, zmiany przekraczajace nawet 30% w
zakresie temperatur pokrywajacym obszary garbow Z-bump i DOB.

Roznice miedzy OPAL i OP oraz GN93 i A04, wskazane na przyktadowych modelach
ewolucyjnych gwiazd typu 8 Cep i SPB, powoduja znaczace konsekwencje dla wzbudzania
modéw oscylacji. Z tego tez powodu kombinacja tablic OP i mieszanki A04 staje bardziej
preferowana przy obliczeniach modeli pulsacyjnych, szczegoélnie dla niskich metalicznosci
(Z = 0.01). Efekty te omowione sa w nastepnym rozdziale przy wyznaczaniu domen

niestabilno$ci obu typow gwiazd.

3.5 Modyfikacje sktadow chemicznych

3.5.1 Neon i Argon

Dla pierwiastkéw Ne i Ar wyznaczenie ich doktadnych obfitosci ograniczone jest przez wy-
korzystywana metode, szacowanie tych wielkosci na podstawie stosunkow Ne/O i Ar/O.
7 tego tez wzgledu uzyskiwane wyniki dla tych pierwiastkow czesto byty niezgodne, co
moze mie¢ duzy wplyw na nieprzezroczystosci gwiazdowe. Ponizej przetestowane sa zmo-

dyfikowane mieszanki A04, ze zwiekszona obfitoscia neonu dwu- i czterokrotnie. Tablice
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Rysunek 3.7: Przebieg zmian nieprzezroczystosci (lewe panele) oraz odpowiednie wzgledne

roznice (prawe panele) dla modelu otoczki gwiazdy typu SPB o masie 4 M.
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3.5 Modyfikacje sktadéw chemicznych

OP wyliczone sa po odpowiednim przygotowaniu nowych mieszanek chemicznych. Wyniki
dla neonu oraz wybranych wartosci X = 0.70 i Z = 0.02 przedstawione sa na rysunku
3.8. Wrzrost zawartos$ci tego pierwiastka nie wplywa znaczaco na log kg przy nizszych
temperaturach do logT ~ 5.0, gdzie wzgledne roéznice moga siega¢ kilku procent dla
czterokrotnego wzrostu Ne. Powyzej stu tysiecy stopni, zmiany te powoduja juz znaczace
r6znice w poroéwnaniu z tablicami dla standardowego sktadu A04, gtoéwnie w zakresie tem-
peratur log7T' = 5.0 —6.5. Wplyw zmian ujawnia sie w garbie nieprzezroczystosci Z-bump
(okoto logT = 5.3), a wiec w obszarze napedzania oscylacji gwiazd ciaggu glownego typu
B, w przyblizeniu log R pomiedzy —3 i —5. Wzrost neonu ma duzy wplyw w obszarze
okoto logT" ~ 6.0, w ktérym tablice OP wykazuja nizsze log kg w poréwnaniu do danych
OPAL. Dla wiekszych gestosci log R = —2, —1 (dane OP A04+Ne4) wystepuje niewielkie
obnizenie nieprzezroczystosci wokot garbu Z-bump, dla temperatur logT = 5.2 — 5.4.
Przy wyzszych temperaturach zmiany te nie wykazuja juz charakterystycznego garbu
przy temperaturze okolo miliona stopni. W pracy Miglio et al. (2007a) przedstawione
s3 wyniki obliczenn ewolucyjnych ze zmodyfikowana mieszanka A04, w ktorej zawartosé
neonu zostala zwiekszona 1.5-krotnie. Autorzy pokazuja, ze dla przyktadowych modeli o
masach 4 M i 10 M, wzrost zawartosci neonu powoduje wzrost nieprzezroczystosci przy
logT = 5.3 ponad 40% dla tablic OP. W przypadku tablic OPAL wzrost ten wynosi je-
dynie 15%. Tablice OP ze zmodyfikowana mieszanka A04 przewiduja wzbudzanie modow
g wysokiego rzedu w goretszych gwiazdach i wzbudzanie wyzszych harmonik pulsacji.
Rowniez, dla niskich metalicznosci Z = 0.01 wigksza jest liczba modeli z niestabilnymi
modami oscylacji.

Zawartos$¢ argonu w mieszance A04 jest zanizona A(Ar) = 6.18 w poréwnaniu ze skla-
dem A09 o 0.22 dex. Wplyw zmiany zawartosci argonu w mieszance A04 na obliczenia
sredniej Rosseland’a danych OP przedstawiony jest na rysunku 3.9, dla poréwnania z
standardowym sktadem chemicznym A04. Zastosowane zwiekszenie dwu- (gorny panel)
i czterokrotne (dolny panel) obfitosci argonu, nie wykazuje znaczacych zmian dla catego
zakresu temperatur. Przy czterokrotnym wzroscie najwieksze obnizenie nieprzezroczy-
stosci widoczne jest przy temperaturze okoto logT = 6.0 i gestosciach log R = —4, —3.
Na rysunku 3.10 przedstawione sa przebiegi zmian nieprzezroczystosci w dwoch modelach
o masach typowych dla obu typu pulsacji SPB i §Cep: odpowiednio 4 M na gbérnych
panelach i 10 M, na dolnych panelach. Modele te zostaly policzone dla sktadu A04 ze
zwiekszonym argonem czterokrotnie (A04Ar4) i poréwnane ze standardowymi modelami
OP A04. Na prawych panelach rysunku wykreslone sa wzgledne réznice pomiedzy wyni-
kami. Wybrane modele znajduja si¢ na podobnym etapie ewolucji na ciaggu gltéwnym, w
poblizu TAMS. Dla modelu o masie 4 M, zwiekszona jest nieprzezroczystosé o okoto 5%
przy logT = 4.8 1 7.0, natomiast o okoto 7.5% przy temperaturze logT = 6.0. Dla mo-

delu o masie 10 M, roznice w  sa mniejsze, o okoto 2% dla tych samych temperatur. Na
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Rysunek 3.8: Przebieg nieprzezroczystosci (log k) dla wybranych wartosci X, Z w funkeji
temperatury, dla zakresu warto$ci parametru gestosci od log R = —1 do log R = —6.
Poréwnanie wykonane jest dla przypadku zwiekszenia zawartosci neonu dwukrotnie (gorny

panel) i czterokrotnie (dolny panel) w sktadzie A04.
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Rysunek 3.9: Przebieg nieprzezroczystosci (log kg) dla wybranych wartosci X, Z w funkcji
temperatury, dla zakresu wartosci parametru gestosci od log R = —1 do log R = —6. Po-
rownanie wykonane jest dla przypadku zwiekszenia zawartosci argonu dwukrotnie (gorny

panel) i czterokrotnie (dolny panel) w sktadzie A04.
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podstawie przebiegu wzglednych réznic xk wynika, ze wzrost obfitosci argonu ma wiekszy
wplyw w modelach gwiazd typu SPB. Dla wyzszych mas wzrost nieprzezroczystosci jest
mniej znaczacy. Dodatkowo, zmiany obfitoéci tego pierwiastka maja najmniejszy efekt w
obszarze napedzania pulsacji typu S Cep i SPB, przy logT = 5.3, szczeg6lnie dla modelu
o masie 10 M. Przeciwnie do wynikéw dla neonu, argon nie ma tak silnego wpltywu na

nieprzezroczystosé, a zatem i na niestabilno$¢ wzbudzanych oscylacji.

1.2

| )k

(KAr'KA04 A04

log k
M=4 M
L o
08 X=0.70, Z=0.02

0.4

0.0 —— OP AO4+Ar4 101

7.0 6.5 6.0 55 5.0 4.5 4.0 7.0 6.5 6.0 55 5.0 4.5 4.0
1.27 T T T T T T T ] T T T T T T T
:\;)_%:M (KAr-KAO4) / K noa
0.8 x:0.7o,oz:o.02
0.4
0.0 -0.1-

—— OP A04+Ar4

70 65 60 55 50 45 40 70 65 60 55 50 45 40
Rysunek 3.10: Przebieg nieprzezroczystosci dla dwoch modeli gwiazd o masach 4 M
(typu SPB) na gornych panelach i 10 M (typu 5 Cep) na dolnych panelach. Poréwna-
nie wykonane jest dla przypadku zwiekszenia zawartosci argonu czterokrotnie w sktadzie

A04. Lewe panele przedstawiaja wzgledne roznice nieprzezroczystosci w otrzymanych

modelach.

3.5.2 Zelazo i Nikiel

Obfitosci jak i dane atomowe dla zelaza i niklu sa waznym elementem obliczen nieprze-
zroczystosci, co pokazaly wyniki prowadzace do powstania tablic OPAL i OP. Ponizej
przedstawione sa testy zwiekszenia dziesieciokrotnie zawartosci niklu i zelaza w sktadzie
A04, odpowiednio gorny i dolny panel rysunku 3.11. Znaczace zmiany log kg zachodzg dla
szerokiego zakresu temperatur i gestosci. Pierwiastki te maja istotny wplyw na wzrost
nieprzezroczysto$ci w obszarze napedzania pulsacji gwiazd typu B ciagu gtownego. W
przypadku niklu, dla najnizszych podanych gestosci log R = —6, wzrost log kg widoczny
jest gtownie w obszarze Z-bump oraz mniejszy efekt dla temperatur nizszych i wyzszych od

logT' ~ 5.3. Najbardziej znaczacy wzrost kg zachodzi powyzej temperatury log7 = 5.0,
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siegajacy nawet 0.21 dex (1.5-krotny) dla logT = 5.4 i log R = —4. Nadwyzka obfitosci
niklu powoduje przesuniecie maksimum garbu Z-bump ku coraz wyzszym temperaturom
ze wzrostem gestosci, efekt najwyrazniejszy jest dla log R < —3. Podobne zmiany obfito-
Sci zelaza wprowadzaja wiekszy efekt na wartosci log kg, dla calego zakresu temperatur i
gestosci. Dla zelaza wzrost nieprzezroczystosci osiaga nawet ~ 0.38 dex (2.4-krotny) dla
logT = 5.4 i gestosci log R = —3, —4. Mniejsze zmiany log kr widoczne sa w gltebszym
garbie nieprzezroczystosci (DOB): okoto 0.2 dex (1.5-krotnie) dla log R = —3 i do 0.25
dex (1.8-krotny) przy temperaturze logT = 7.2 i gestosci log R = —1. Nalezy zauwazy¢,
ze obfitos¢ niklu w badanych mieszankach A(Ni) = 7.23 jest okoto 17-krotnie nizsza od
obfitosci zelaza A(Fe) = 8.45. Pomimo tego, obliczenia wskazuja rowniez na znaczacy

wzrost nieprzezroczystosci pochodzacy od zmian obfitosci obu pierwiastkow.
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Rysunek 3.11: Przebieg nieprzezroczystosci (log k) dla wybranych wartosci X, Z w funk-
cji temperatury, dla zakresu wartosci parametru gestosci od log R = —1 do log R = —6.

Poréwnanie wykonane jest dla przypadku zwiekszenia zawartosci niklu (gorny panel) i

zelaza (dolny panel) dziesieciokrotnie w sktadzie A04.
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Dla przedstawienia wplywu zmian obfitosci Ni i Fe, rozwazane sa modele gwiazd
gwiazd typu SPB i 5 Cep, odpowiednio o masach 4 M, i 10 M. Na rysunku 3.12 przedsta-
wione sa modele gwiazdy typu SPB, dla zwiekszonej obfitosci niklu (gorne panele) i zelaza
(dolne panele). Najwiekszy wzrost nieprzezroczystosci widoczny jest w obszarze Z-bump
(prawe panele). Zmiany zawartosci niklu powoduja okoto 95-0% wzrost nieprzezroczy-
stosci przy logT = 5.35, natomiast dla zelaza zachodzi nawet 100-u% wzrost. Zmiany
te odpowiadaja dwukrotnemu zwiekszeniu xk w poréwnaniu do standardowych tablic OP
A04. Mniejszy wzrost nieprzezroczystosci powyzej 30-u% widoczny jest przy temperatu-
rze log T = 6.5 (w obszarze DOB) oraz w warstwach bliskich jadra (logT = 7.2). Z kolei,
dla modelu gwiazdy typu § Cep (rysunek 3.13) uzyta obfitos¢ niklu powoduje wzrost nie-
przezroczystosci jedynie o 80% przy logT = 5.3 oraz okoto 26% przy logT = 6.3 (gorne
panele). W przypadku zelaza wzrost x wynosi okoto 84% w obszarze Z-bump i 28% w
obszarze DOB (dolne panele). W poblizu jadra nastepuje kolejny wzrost nieprzezroczy-
stosci wynoszacy okoto 20%, zaréwno przy zmianach obfitosci niklu jak i zelaza. Przebieg
wzglednych zmian x wyraznie wskazuje na dwa garby nieprzezroczystosci Z-bump i DOB,
za ktorych powstanie odpowiadaja pierwiastki z grupy zelaza. Jednakze, przy 10-krotnym
wzroscie obfitosci Ni i Fe pojawia sie kolejny garb przy logT = 7.2, w obszarze otaczaja-

cym jadro konwektywne modelu.
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0.4 2 1104
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Rysunek 3.12: Przebieg nieprzezroczystosci w modelach gwiazd o masie 4 M, (typu SPB).
Poréwnanie wykonane jest dla przypadku zwiekszenia zawartosci niklu (gorne panele) i
zelaza (dolne panele) 10-krotnie w sktadzie A04. Prawe panele przedstawiaja wzgledne

roznice nieprzezroczysto$ci w otrzymanych modelach.
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Rysunek 3.13: Przebieg nieprzezroczystosci w modelach gwiazd o masie 10 M (typu
[ Cep). Poroéwnanie wykonane jest dla przypadku zwiekszenia zawartosci niklu (gorne
panele) i zelaza (dolne panele) 10-krotnie w sktadzie A04. Prawe panele przedstawiaja

wzgledne réznice nieprzezroczystosci w otrzymanych modelach.

3.5.3 Efekty zmian obfito$ci pierwiastkow

Testy ze zmianami obfitosci pierwiastkow gazéw szlachetnych Ne i Ar wskazuja, ze efekt
neonu jest wiekszy niz argonu na nieprzezroczystos¢ w otoczkach gwiazd typu 8 Cep i SPB.
Jak zostanie pokazane w rozdziale 6, wzrost zawartosci helu (poprzez zmiane zawartosci
wodoru X) rowniez powoduje znaczacy wzrost niestabilnosci modow oscylacji.

Wplyw obfitosci zelaza wykorzystany jest przy modelowaniu pojedynczych gwiazd
(v Eri) (Pamyatnykh et al. 2004; Ausseloos et al. 2004). Pierwsza praca uwzglednia czte-
rokrotny wzrost Fe tylko w obszarze Z-bump, natomiast druga wykorzystuje zmodyfiko-
wang mieszanke GN93 dla tego samego wzrostu obfitosci zelaza. Pomimo tak duzych
zmian nie rozwigzuje to w pelni problemu jaki stawialy modele sejsmiczne. Wyznaczenia
obfitosci Fe i Ni, nie wskazuja na potrzebe tak znaczacego wzrostu jaki jest przyktadowo
wprowadzony. Znajdowana zawarto$¢ zelaza w pobliskich gwiazdach jest porownywalna
ze stoneczna i nieco nizsza o okoto 0.1 dex (Af, = 7.44), wartos¢ podawana miedzy innymi
przez Morel et al. (2006) lub Przybilla et al. (2008). Jak podaja Asplund et al. (2009),
nawet przy uwzglednieniu efektu dyfuzji w Stoncu (+0.05 dex) oraz wzbogacenia chemicz-
nego galaktyki (+0.14 dex) obfitos¢ zelaza wzrostaby tylko 1.5-krotnie. Przy wyznaczaniu
tablic OPAL i OP, nieprzezroczystosci monochromatyczne (k,) niklu uzyskiwane sa na

podstawie ekstrapolacji danych zelaza. W tym celu, miedzy innymi Turck-Chiéze et al.
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(2011), podejmuja sie wyznaczenia wspotezynnika k,, dla niklu. Na podstawie wstepnych
danych wynika, ze w obszarze Z-bump nikiel stanowi okoto 30-0% w OP i okolo 15-0%
w OPAL wklad do catkowitej nieprzezroczystoéci. Dane dla zelaza wskazuja takze na
niewielki dodatek do nieprzezroczystosci (okoto 15%) przy temperaturze logT = 7.2 i az
70% przy log T = 5.3. W przypadku tablic OP, kilku procentowy dodatek do x w obszarze
Z-bump pochodzacy od chromu réwniez moze byé¢ znaczacy, jak w przypadku niklu.

W rozdziale tym mata wage przyktadano do réznicy miedzy tablicami OPAL i OP,
to znaczy ilosci pierwiastkow dla jakich obliczane sa nieprzezroczystosci. Tablice OPAL
wykorzystuja 21 pierwiastkow wraz z H i He (tabela 3.1, strona 18), natomiast tablice OP
tylko 17 z podanej listy w tabeli. Pierwiastki nie uwzglednione przez OP to: fosfor (P),
chlor (Cl), potas (K) i tytan (Ti), posiadajace najnizsze obfitosci log A = 4.9 — 5.5. Z
tego tez wzgledu mozna przypuszczac, ze ich wktad bedzie znikomy do nieprzezroczystosci

tablic OP (dzieki uprzejmosci P. Lenz’a).
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Rozdzial 4

Domeny niestabilnosci

4.1 Metodyka obliczen

4.1.1 Ewolucja modeli gwiazdowych

Do obliczenr ewolucji gwiazdowej wykorzystywany jest kod Warsaw-New Jersey, w pier-
wotnej wersji napisany przez B. Paczyriskiego (Paczynski 1969, 1970) i pozniej rozwijany
w CAMK-u w Warszawie. Program ewolucyjny rozpoczyna obliczenia od modelu che-
micznie jednorodnego znajdujacego sie na zerowym ciagu gtownym (ZAMS). Obliczenia
ewolucyjne rozpoczynane sa na podstawie wartosci wejsciowych: masy w jednostkach
Mg, temperatury powierzchniowej (log Ty, ), jasnosci (log L/Lg), temperatury i gestosci
centralnej (logT., logp.) oraz zawartosci wodoru i pierwiastkow ciezkich (X,Z). Przy
wyznaczaniu domen niestabilnosci poczatkowa zawarto$¢ wodoru nie zmieniamy i stan-
dardowo przyjmujemy X = 0.70. Nie uwzgledniamy rowniez efektow rotacji (v, = 0).
Program ewolucyjny wykorzystuje stabelaryzowane wartosci log x, k7 1 K,, interpolowane
dla (p, T) i wybranych (X, Z). Pliki te produkowane sa w oparciu o tablice OPAL lub OP
wykorzystujac program opac.for. Dodatkowo, wymagany jest plik podajacy informacje
o réwnaniu stanu, produkowany dla zadanego Z i kilku warto$ci X. Otrzymywany jest
przy uzyciu kodu z£s20055. for, udostepnionego przez projekt OPAL.

Konwekcja rozpatrywana jest w podejsciu Sredniej drogi mieszania, opisywana para-
metrem oy = 0.5, przyjetym dla gwiazd typu B ciagu gtownego. Testy pokazuja, ze
dla gwiazd masywniejszych od okolo 1.5 — 2.0 M warto$¢ ajspr nie wptywa znaczaco
na przebieg Sciezki ewolucyjnej, a zatem i na parametry modeli. W obliczeniach nie
uwzgledniane jest przestrzeliwanie (overshooting) z jadra konwektywnego, zatem para-
metr a,, = 0. W po6zniejszej wersji kodu wprowadzony jest nowy, dwu-parametryczny
opis przestrzeliwania, ze zmianami zawarto$ci wodoru X w obszarze przestrzeliwania w
postaci:

X=X+ (q—q)" la+b-(¢g—q)], (4.1)
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jak zdefiniowanego przez Dziembowski and Pamyatnykh (2008). Tym samym wprowa-
dzono dodatkowy parametr - mozliwo$¢ nieliniowych zmian profilu zawartosci wodoru
X (@voy, w) w obszarze konwektywnego przestrzeliwania - tzn. parametr efektywnego mie-
szania materii w tym obszarze. Parametr ¢. jest masa czastkowa jadra konwektywnego,
natomiast wspolezynniki a i b obliczane sa z dwoch parametrow wejsciowych (o, w).
Przypadek w — oo odpowiada typowemu podejsciu do opisu przestrzeliwania. Plik wyj-
Sciowy programu ewolucyjnego podaje serie parametrow dla kazdego modelu gwiazdy
wzdhuz $ciezki ewolucyjnej, a przykltadowa zawarto$é pliku podana jest w tabeli 4.1. Ty-
powo, jedna $ciezka ewolucyjna liczona jest dla okoto 250-u modeli, ostatnie modele (po-

wyzej okoto 180-0) odpowiadaja fazie ekspansji poza ciagiem glownym (post-MS).

Tablica 4.1: Nagtowek pliku wyjsciowego z kodu ewolucyjnego Warsaw-New Jersey.

MOD IT NH logt logTsur logTeg logL loggeg logTe logpe Xe Me/M Vier N OL6
MOD - kolejny numer modelu

IT - liczba iteracji

NH - liczba punktéow masy

logt - czas ewolucji w latach

log T'sur - temperatura powierzchniowa [K]|
log Ty - temperatura efektywna [K]|

log L - jasno$¢ powierzchniowa w [Lg]

log gefr - grawitacja na promieniu Regq w [cms™2]

log T. - temperatura centralna [K]

log pe - gesto$é centralna w [gem?]

X, - zawarto$¢ wodoru w centrum

M./M - masa czastkowa konwektywnego lub helowego jadra
Vot - predkosé rotacji

N} - zawarto§¢ izotopu azotu N4 w centrum

OL6 - zawartosé izotopu tlenu O16 w centrum

4.1.2 Oscylacje modeli gwiazdowych

Dla kazdego modelu (od 1 do 250) wzdtuz Sciezki ewolucyjnej, kod ewolucyjny produkuje
pliki oscylacyjne o nazwie oscXXXXX.z, gdzie znaki XXXXX sa pieciocyfrowym zapisem
numeru modelu (np. 00083). Te pliki stuza jako dane wejsciowe dla najnowszej wersji
kodu pulsacyjnego napisanego przez W.A. Dziembowskiego (Dziembowski 1977). Pliki
oscylacyjne osc zawieraja 13 wielkosci w kazdej warstwie modelu gwiazdy oznaczanych
jako A;. Wielkosci A; sa kombinacjami parametréow struktury gwiazdy, wystepujacymi
jako wspotezynniki liniowych nieadiabatycznych oscylacji tejze pracy. Wyjsciowy plik
kodu pulsacyjnego zawiera wartosci nieadiabatycznych czestotliwosci i innych parametrow
dla okreslonego modelu oscXXXXX.z. Przyktadowa zawartos¢ pliku przedstawiona jest w

tabeli 4.2. Sposr6d wartosci wyjsciowych, dwa parametry o i n sa wykorzystywane przy

39



4.1 Metodyka obliczen

Tablica 4.2: Nagtowek pliku wyjsciowego kodu pulsacyjnego.

mod ¢ n o P[d] falc/d] falc/d] COMPLEXF Ej,/E;, n M/Mg logTeg logL/Le logges Viot

mod — numer modelu

¢ — stopien pulsacji

n — rzad radialny

o — bezwymiarowa czestotliwo$é

P — okres w dniach

falc/d] — adiabatyczna czestotliwo$é oscylacji w cyklach na dzien

fnlc/d] — nieadiabatyczne przyblizenie czestotliwosci

COMPLEX F — stosunek perturbacji strumienia promienistego do przemieszczenia radialnego
E}4/E), — stosunek energii kinetycznej w strefie rozchodzenia fal grawitacyjnych do calkowitej energii kinetycznej
n — znormalizowane tempo wzrostu, okresla niestabilnos¢ modu

M /Mg — masa modelu gwiazdowego

log Tegr — logarytm temperatury efektywnej w K

log L/ L — jasno$¢ powierzchniowa

log gt — logarytm grawitacji efektywnej w jednostkach [c.g.s])

Viot — predkosé rotacji w [km/s|

wyznaczaniu domen niestabilnosci. Pierwszy parametr (o), nazywany jest bezwymiarowa
czestotliwodcia zdefiniowana jest wedtug wzoru:
R3
2 2
o =w—— 4.2
GM Y ( )
i powiazany jest z czestotliwoscia kotowa (katowa) oscylacji w. Wartos¢é wlasna w jest
liczba zespolona, wy + 1wy, gdzie rzeczywista czesc wy reprezentuje czestotliwosé oscylaci,
natomiast urojona wg jest miara czasu wzbudzania (< 0) albo ttumienia (> 0). Drugi
parametr (1) jest typowo uzywanym znormalizowanym tempem wzrostu, podanym przez
Stellingwerf (1978a) i zdefiniowanym réwnaniem:
f Bdw g,
n= (4.3)
fo |7|d7“
Wielko$¢ ta, opisuje niestabilno$¢ modu oscylacji. Parametr ten jest znormalizowanym
tempem wzbudzania oscylacji, miarg nadwyzki efektow wzbudzania nad efektami ttumie-
nia wewnatrz gwiazdy: n = —1 odpowiada ttumieniu oscylacji we wszystkich warstwach,

n = +1 - wzbudzenie oscylacji we wszystkich warstwach.

4.1.3 Wlasciwosci modow oscylacji

Pulsacje powoduja, iz powierzchnia i wnetrze gwiazdy podzielone sa na obszary rozsze-
rzajace i zarazem kurczace sie. Wprowadza sie zatem identyfikacje oscylacji na podstawie
znieksztatcen jakie powoduja na powierzchni i we wnetrzu. Kazdy z modow oscylacji

mozna opisa¢ za pomoca trzech liczb catkowitych, oznaczanych literami (n, ¢, m). Liczba
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n podaje ilo$¢ powierzchni weztowych we wnetrzu gwiazdy wzdtuz promienia, oddzie-
lajacych warstwy kurczace i rozszerzajace sie i okre$lana jest mianem rzedu radialnego.
Wielkos¢ n okresla czy mod jest oscylacja fundamentalna czy jego owertonem (od ang.
overtone). Owertony nie sa catkowitymi wielokrotnosciami czestotliwosci podstawowej.
Mod fundamentalny opisywany jest liczba n = 0, natomiast pierwszy i kolejne owertony
liczbamin > 1. Stosowana jest niekiedy nomenklatura ujemnych wartosci n, dla odroznie-
nia charakteru grawitacyjnego od akustycznego modoéw oscylacji. Powierzchnia gwiazdy,
jak w przypadku wnetrza ulega podobnym odksztalceniom podczas pulsacji. Ilosé linii
oddzielajacych obszary powierzchni oscylujace w przeciwnych fazach jest stopniem pul-
sacji, £. Stopien pulsacji zawsze ma warto$¢ dodatnia (¢ > 0): mody radialne dla ¢ = 0
i nieradialne dla ¢ > 1. Wplyw rotacji na oscylacje gwiazdy opisywany jest przez rzqd
azymutalny, m. Liczba ta przyjmuje wartosci zalezne od stopnia pulsacji z zakresu od —¢
do +/¢. Wartosci m = —/ opisuja fale obiegajace powierzchnie przeciwnie do ruchu rotacji
(mody wsteczne), natomiast m = +/ opisuje fale obiegajace zgodnie z ruchem rotacji
(mody postepowe). Ze wzgledu na rotacje, kazdy mod o stopniu ¢ ulega rozszczepieniu,
tworzac 2¢ + 1 sktadnikéw pulsacji o odpowiednich wartos$ciach liczby m.

Typy modoéw oscylacji zdefiniowane sa na podstawie dwoch charakterystycznych cze-
stotliwosci: Lamb’a (L) i Brunt’a-Vaiséld (N):

00+ 1)c?
L = (et Dey 3 ) : (4.4)
N? = (i - i) (4.5)
H &

Uzyte oznaczenia odpowiadaja: cs predkosci dzwieku na promieniu r od centrum, g lokal-
nej grawitacji oraz H gestosciowej skali wysokosci. Crzestotliwosé Lamb’a jest odwrotno-
Scia czasu potrzebnego na przebycie jednej dtugosci fali (horyzontalnie) 7z lokalna predko-
Scig dzwieku. Czestotliwo$¢ Brunt’a-Viisila opisuje tempo oscylujacego (pionowo) wokot
punktu rownowagi elementu gazu, w kazdym miejscu wnetrza gwiazdy pod wplywem sity
grawitacji. Na podstawie zachowan podanych definicji rozréznia sie: (i) mody p, dla kto-
rych gtowna sila przywracajaca jest cinienie wykazuja lokalnie cechy fali akustycznej, a
ich obszary propagacji okresla zaleznosé w? > L2, N?; (ii) mody g, dla ktorych gtowna sita
przywracajaca jest wypor hydrostatyczny (grawitacja), a ich obszary propagacji okresla
zalezno$é w? < L7, N?. Obszary, w ktorych zachodza nieréwnosci L7 > w? > N? lub
L? < w? < N? nosza nazwe obszarow zanikania. W obszarach tych amplituda fali zmniej-

sza sie eksponencjalnie z odlegloscia od granic obszaréw propagacji modow g i p.
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4.2 Domeny niestabilnosci

Obliczenia modeli ewolucyjnych jak i oscylacji gwiazd na ciaggu glownym pokrywaja zakres
mas od 1.0 My do 40 M,. Kompletna siatka przedstawiona jest na rysunku 4.1, pokry-
wajac domeny gwiazd pulsujacych typu 6 Sct, SPB i §Cep. Domeny dla oscylacji typu
0 Sct odpowiadaja masom modeli z zakresu 1 — 3.2 My, typu SPB z zakresu 2.8 — 40 M,
natomiast typu 3 Cep liczone s dla zakresu ~ 6.5 — 40 M. Zmienno$ci typu d Sct nie
sa analizowane w niniejszej pracy. Obliczenia masowe radialnych i nieradialnych oscylacji
przeprowadzone sg tylko z wykorzystaniem tablic nieprzezroczystosci OP dla nastepuja-

cych parametrow:
e OP GNO93; X =0.70, Z = 0.020
e OP A04; X =0.70, Z = 0.020
e OP A04; X =0.70, Z = 0.015
e OP A04; X =0.70, Z = 0.010

Oscylacje policzone sa dla kazdego modelu wzdtuz Sciezki ewolucyjnej. Uzyty kod nie
uwzglednia utraty masy podczas ewolucji gwiazdy na ciggu glownym.

Dla wyznaczonych domen niestabilno$ci analizowane sa trzy efekty:
e efekt tablic nieprzezroczystosci: OPAL i OP

o efekt mieszanki chemicznej: GN93 i A04

e efekt metalicznosci: Z = 0.020, 0.015 i 0.010.

Wyniki te opisywane sg oddzielnie dla domen typu 5 Cep i SPB.

4.2.1 Domeny typu [ Cephei

Zakres wystepowania zmiennosci typu [ Cep (mody p i g niskiego rzedu) wyznaczany
jest na podstawie bezwymiarowe] czestotliwosci 0. Dla modéw radialnych p, parametr
ten przyjmuje wartosci o 2 1.5. Jednakze, w przypadku modow nieradialnych graniczna
warto$¢ o oddzielajaca oscylacje typu S Cep od SPB zmienia sie wraz z masa modelu
ewolucyjnego. Niestabilne mody przedstawiamy na diagramach ¢ - numer modelu. Przy-
ktadowe diagramy dla mas 10 M, i 40 M, podane sa na rysunku 4.2, odpowiednio gérne
i dolne panele. Mody niestabilne (wzbudzane) zaznaczone sa grubymi punktami na tle
wszystkich przewidywanych oscylacji w modelach dla ¢ = 0 — 2. Niestabilnosé¢ tych oscy-
lacji definiowana jest przez parametr tempa wzrostu 1 > 0. Niestabilne mody na rysunku

siegaja fazy post-MS, gdzie linia TAMS dla masy 10 M, odpowiada numerowi modelu
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Rysunek 4.1: Kompletna siatka Sciezek ewolucyjnych dla tablic nieprzezroczystosci OP,

mieszanki A04 i metalicznosci Z = 0.015.
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Rysunek 4.2: Diagramy przedstawiajace rozktad czestosci o niestabilnych oscylacji typu

f Cep (czerwone punkty) w funkcji numeru modelu na $ciezce ewolucyjnej dla przyktado-

wych mas 10 M (gorne panele) i 40 M, (dolne panele). Ewolucje niestabilnosci przed-

stawione sa dla trzech stopni pulsacji: radialnych (lewe panele), dipolowych (srodkowe

panele) oraz kwadrupolowe (prawe panele). Modele policzone sa przy uzyciu tablic OP
oraz mieszanki A04 dla sktadu X = 0.70 i Z = 0.02. Granica TAMS znajduje sie okotlo

130 — 140 modelu.
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~ 130, natomiast dla 40 M, okolo 140-0 modelu. Dla wyzszych mas i jasnosci modeli (od
okoto 10 M) zakres wystepowania oscylacji typu [ Cep rozciaga sie poza ciag glowny.
Dla masy 40 M, oscylacje w fazie post-MS wzbudzane sa jedynie dla najnizszych stopni
¢ <1.

Wyznaczone domeny niestabilnosci pulsacji typu § Cep dla OP GN93 w poréwnaniu
z wynikami OPAL GN93 z pracy Pamyatnykh (1999), przedstawione sa na rysunku 4.3
(gorny panel). Pokazany jest efekt wyboru tablic nieprzezroczystosci pomiedzy OPAL i
OP dla metalicznosci Z = 0.02. Dla przedstawionych domen niestabilnosci 3 Cep jako
czerwona granice wybrano linie TAMS. Podstawa takiego ograniczenia jest to, ze znaczaca
wiekszos¢ gwiazd S Cep obserwuje sie w fazie ciggu gtéwnego, poniewaz poza linig TAMS
ewolucja przebiega bardzo szybko i praktycznie nie obserwujemy gwiazd zmiennych g Cep
poza ciggiem glownym. Tablice OP generuja o wiele wiekszy obszar wzbudzania pulsacji
tego typu, poszerzajac domene dla wyzszych temperatur z wieksza liczba niestabilnych
modeli ciagu gtéwnego. Dodatkowo, zaznaczone sag domeny OPAL dla Z = 0.01 rowniez
na podstawie wynikow Pamyatnykh (1999). Dla tak niskiej metalicznosci pulsacje 5 Cep
przewidywane sa dla mas powyzej 25 M. Na dolnym panelu rysunku 4.3 przedstawione
sa domeny niestabilno$ci OP A04 dla trzech metalicznosci Z = 0.020, 0.015 i 0.010,
jednoczesnie z odpowiednimi ciagami gtéownymi (efekt metalicznosci). Wyrédzniajacym sie
efektem jest znacznie wiekszy zakres wystepowania pulsacji dla niskiego Z, przeciwnie
do wyniku przy uzyciu tablic OPAL. Efekt mieszanki chemicznej widoczny jest pomiedzy
dwoma panelami rysunku 4.3 dla domen Z = 0.02.

Jesli uwzgledni¢ wyzsze stopnie pulsacji ¢ > 3, wspolny obszar domeny niestabilno-
Sci B Cep pozostaje podobny jak dla nizszych ¢ (rysunek 4.4). Na oddzielnych panelach
przedstawione sa wyniki dla dwoch metalicznosci, Z = 0.02 na gérnym panelu i Z = 0.01
na dolnym panelu. Zakres wystepowania pulsacji ¢ = 3—6 dla metalicznosci 0.02 pokrywa
sie catkowicie z domena dla ¢ = 0 — 2. Domeny dla kolejnych wyzszych stopni ¢ ulegaja
zawezeniu od strony nizszych mas. Dwukrotnie nizsza metaliczno$¢ powoduje matg roz-
bieznos¢ od strony wyzszych temperatur (niebieskiej granicy domeny). Z wyzszym stop-
niem /¢ zakres wystepowania niestabilnych modéw akustycznych jest zawezany dla mas
~ 10 Mg i ~ 30 Mg. W rezultacie domeny niestabilnosci dla szerokiego zakresu stopni ¢
dobrze odwzorowane sa przez trzy najnizsze stopnie pulsacji. Brak duzego rozrdznienia
wynika 7z warunkow na wzbudzanie oscylacji: duza amplituda dp/p i skala termiczna (7y,)
wyzsza od okresu pulsacji (P). Dla modow g i p niskiego rzedu stopni ¢ > 2, odpowied-
nie warunki nie wymagaja duzych zmian stosunku jasnosci do masy (L/M). Jedynie dla
stopni ¢ = 5,6 wymagana jest znaczna zmiana L/M modelu dla dolnej granicy pulsacji.
Powoduje to, ze mody tych stopni wzbudzane sa dopiero dla mas, odpowiednio 71 7.5 M,
dla Z = 0.02. Dla metalicznoséci Z = 0.01 odpowiednie warunki dla dwoéch najwyzszych

stopni we wnetrzu uzyskiwane sa dopiero dla masy 9 M. Najwieksze roznice zachodza
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Rysunek 4.3: Gorny panel przedstawia domeny niestabilnosci typu S Cep dla tablic OP
mieszanki GN93 oraz Z = 0.020. Dla poréwnania wykreslone sa domeny uzyskane przy
uzyciu tablic OPAL dla Z = 0.020i Z = 0.010. Jako czerwona granica pulsacji typu 3 Cep
uzyta jest linia TAMS. Dolny panel przedstawia domeny niestabilnosci typu g Cep dla
tablic OP oraz nowszej mieszanki A04. Wyniki przedstawione sa dla trzech metalicznosci
Z = 0.020, 0.015 i 0.010. Zakres niestabilnosci obejmuje mody radialne, dipolowe i
kwadrupolowe.
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dla mas powyzej 30 M, gdzie mody typu [ Cep wysokich stopni ¢ > 3 sa tlumione w
poblizu TAMS, dla szerokiego zakresu metalicznosci.

W modelach o masie 12 M i Z = 0.02 na ZAMS wzbudzany jest radialny mod funda-
mentalny i trzy kolejne owertony. Trzeci owerton py szybko uzyskuje stabilnosé¢, jeszcze w
poblizu ZAMS (po okoto milionie lat). Podczas ewolucji na ciagu gtownym, coraz nizsze
owertony staja sie stabilne. W rezultacie w poblizu TAMS i w fazie ekspansji post-MS
wzbudzane sg tylko mody p; i po. Podobny wynik zauwazony jest przez Dziembowski and
Pamyatnykh (1993) dla Z = 0.03 i tablic OPAL. Jednakze, owertony wyzsze od ps nie
byly wzbudzane dla Z = 0.02. Przez krotki okres ewolucji w poblizu TAMS mod ps jest
stabilny, lecz ponownie wzbudzany jest w fazie kontrakcji i pozostaje niestabilny do fazy
post-MS. Fundamentalny mod przestaje by¢ wzbudzany jako ostatni, wyznaczajac granice
domeny pulsacji # Cep. Dla nizszej metalicznosci Z = 0.01, wzdluz calej $ciezki ewolucyj-
nej posrod oscylacji radialnych wzbudzany jest jedynie mod fundamentalny. Niestabilny
mod p przewidywany jest dopiero dla mas 18 — 20 M, przez krotki okres fazy ciagu
gtownego. Z kolei, dla modéw nieradialnych ¢ = 1,21 Z = 0.02 na ZAMS-ie wzbudzany
jest rowniez mod fundamentalny i trzy owertony. Podczas ewolucji w fazie MS i post-MS
ilo$¢ niestabilnych modow rognie, szczegblnie w fazie ekspansji poza ciaggiem glownym.
Jest to konsekwencja zageszczenia widma oscylacji. Nizsza metaliczno$¢ Z = 0.01 powo-
duje, ze mody typu S Cep wzbudzane sa dopiero pod koniec ewolucji na ciagu gtéwnym.
Dodatkowo, obnizona jest ilo§¢ modow z gestego widma oscylacji fazy post-MS. Efekt ten

rOwniez mozna zaobserwowac¢ na przyktadzie modelu 10 M. na rysunku 4.2.

4.2.2 Domeny typu SPB

Wyznaczanie domen niestabilnosci pulsacji typu SPB wykonywane jest poprzez diagramy
okres - numer modelu, ze wzgledu na rowne odstepy miedzy modami g na podanej skali
liniowej. Przyktadowa ewolucja niestabilnych modow na ciggu gtownym dla dwoch modeli
z masami 4 M 1 40 M, przedstawiona jest na rysunku 4.5, odpowiednio gorne i dolne
panele. Grube punkty oznaczaja wzbudzane oscylacje na tle wszystkich przewidywanych
oscylacji w modelach. Pulsacje gwiazdowe typu SPB to mody grawitacyjne wysokiego
rzedu, tylko o charakterze nieradialnym (¢ > 1). W przypadku oscylacji typu SPB, linia
TAMS stanowi czerwona granice, poniewaz w fazie ekspansji post-MS mody te zaczynaja
by¢ silnie ttumione. Istnieja jednak badania wskazujace, ze nie jest to reguly dla gwiazd w
fazie ekspansji post-MS (wyjasnienie dalej w paragrafie). Dla masy 40 My (dolne panele
rysunku 4.5) widoczne sa dwie grupy niestabilnych modéw pulsacji: okolo 100-o modelu
oraz w poblizu linii TAMS okoto 140-o0 modelu. Pierwsza grupa to oscylacje o nizszych
rzedach n ~ 6, zas druga grupa z wiekszymi rzedami radialnymi n ~ 20. Rzad radialnych

drugiej grupy jest bardziej charakterystyczny dla gwiazd typu SPB o nizszych masach, np.
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Rysunek 4.4: Domeny niestabilnosci OP A04 dla oscylacji typu S Cep i wyzszych stopni
¢ = 3 — 6. Gorny panel przedstawia wyniki dla Z = 0.02, natomiast panel dla nizszej
metalicznodci Z = 0.01. Domeny te wykreslone sa oddzielnie dla kazdego stopnia pulsacji

i poréwnane ze wspolna domeng dla ¢ = 0 — 2 (linia ciaggla).
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4 M. Niestabilnos¢é modéw g wysokiego rzedu w poblizu TAMS moze by¢ spowodowana
uksztattowaniem sie gradientu skltadu chemicznego wokoét jadra. Modele w tej fazie maja
niska zawarto$¢ wodoru w centrum, okoto jednego procenta masy. Mody wyzszego rzedu
wzbudzane sa jedynie w modelu 35 My dla ¢ = 21 40 M, dla ¢ = 1,2. W przypadku
obliczen dla mieszanki GN93 efekt ten wystepuje tylko dla modelu 40 M. Dla niskiej
metalicznosci Z = 0.01 i mas < 40 M, obliczenia nie wskazuja na istnienie dwoch grup
niestabilnych modéw g. Niestabilnosé wystepuje od ~ 110-0 modelu do linii TAMS (~
140-0), zakres w ktorym przy metalicznosci Z ~ 0.020 nie ma wzbudzenia.

Domeny niestabilnosci typu SPB przedstawione sg na rysunku 4.6. Gorny panel przed-
stawia efekt zastosowania dwoch roznych tablic nieprzezroczystosci OPAL i OP dla mie-
szanki GNO93 oraz metalicznosci 0.020. Tablice OP znacznie wiecej przewiduja niesta-
bilnych modéw pulsacji, zarowno dla nizszych jak i wyzszych mas modeli, zachowujac
ciaglos¢ pasa niestabilnosci typu SPB. Dodatkowo wykreslona jest domena OPAL dla
metalicznosci Z = 0.01. Wyniki tablic OPAL oparte sa na pracy Pamyatnykh (1999). Na
dolnym panelu rysunku 4.6 przedstawione sa wyniki OP A04 dla trzech wartosci meta-
licznosci: 0.020, 0.015, 0.010. Pomimo niskiego Z = 0.010 zakres wystepowania modow
pulsacji jest wiekszy niz dla OPAL GNO93 i dwukrotnie wyzszej metalicznosci. Podane
domeny niestabilnosci dla Z = 0.020 i 0.015 nie uwzgledniaja wystepowania efektu dwdch
grup niestabilnych modéw dla dwoch najwyzszych mas 35 My i 40 M, jak widoczne jest
na rysunku 4.5 (dolne panele). Dla metalicznosci Z < 0.015 i tablic OP A04 nie obserwuje
sie ciaglosci domeny pulsacji typu SPB miedzy niskimi i wysokimi masami modeli, gdzie
w przypadku tablic OPAL zachodzi to nawet dla Z > 0.02.

W przeciwienistwie do domen niestabilnosci typu [ Cep, efekt uwzglednienia wyzszych
stopni pulsacji jest wyrazniejszy w przypadku domen SPB. Zakres wystepowania niesta-
bilnych modéw oscylacji ¢ = 3 i wyzszych stopni przedstawiony jest na rysunku 4.7, dla
Z = 0.02 (gorny panel) i 0.01 (dolny panel). Dla mas modeli 10—20 M, wystepuje znaczne
poszerzenie pasa niestabilnosci typu SPB. Na ciggu gtéownym w modelach ewolucyjnych
blizszych fazy ZAMS wzbudzane sa mody g wysokich stopni ¢ = 6. Wyczerpujac zawar-
to$¢ wodoru we wnetrzu, model przesuwa sie blizej linii TAMS. Woéwczas, w modelach
wzbudzane sa mody o coraz to nizszych stopniach pulsacji. Dolna granica wystepowa-
nia stopni pulsacji przesuwa sie ku coraz wyzszym jasno$ciom. Efekt ten zwiazany jest z
dwoma warunkami do zaistnienia pulsacji, wspomnianymi w poprzedniej sekcji dla domen
typu 8 Cep. Amplituda funkcji wlasnej dp/p w obszarze napedzania (osiagajac najwieksza
warto$¢) musi by¢ znaczaco wieksza niz lokalne maksima w glebszych warstwach gwiazdy.
Dodatkowo skala termiczna 73, musi by¢ wieksza w stosunku do okresu pulsacji. Z tego
powodu warunki na wzbudzanie modéw o wyzszych ¢ pojawiaja sie w dla innych stosun-

kow L/M, zapewniajac odpowiednie warunki w obszarze napedzania pulsacji (Z-bump).
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Rysunek 4.5: Diagramy przedstawiajace zakres wystepowania okresow niestabilnych oscy-

lacji typu SPB (czerwone punkty) w funkcji numeru modelu wzdtuz $ciezek ewolucyjnych

dla przyktadowych mas 4 M, (gérne panele) i 40 M, (dolne panele). Ewolucje niestabil-

nosci przedstawione sa dla dwoch stopni pulsacji: dipolowych (lewe panele) oraz kwadru-

polowych (prawe panele). Modele policzone zostaly przy uzyciu tablic OP oraz mieszanki

A04 dla sktadu X = 0.70 i Z = 0.02. Obliczenia tego typu pulsacji koncza sie na linii

TAMS, 130-140 modelu w zalezno$ci od masy.
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Rysunek 4.6: Gorny panel przedstawia domeny niestabilnosci typu SPB policzone przy
uzyciu tablic OP dla mieszanki GN93 i Z = 0.020. Dla poréwnania wynikow wykreslone
zostaly domeny OPAL dla dwoch metalicznosci 0.020 oraz 0.010. Dolny panel przedstawia
domeny niestabilnosci typu SPB dla tablic OP oraz nowszej mieszanki A04. Wryniki
przedstawione sg dla trzech metalicznosci Z = 0.020, 0.015 i 0.010. Zakres niestabilnosci
obejmuje jedynie mody dipolowe i kwadrupolowe.
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Zaistnieniem odpowiednich warunkow tlumaczy sie przesuwanie niebieskiej granicy do-

meny ku wyzszym temperaturom dla poszczegolnych stopni £.

W obszarze diagramu HR, przewidywanego dla pulsacji typu £ Cep i SPB, znajduja sie
takze obiekty typu LBV (jasne niebieskie zmienne), Wolf-Rayet’a (WR) i Be, wspomniane
w rozdziale 2. Dwa pierwsze typy gwiazd naleza do gornej czesci domeny pulsacji typu
f Cep. Moskalik and Dziembowski (1992) sugeruja mozliwos¢, ze gwiazdy typu LBV sa
przedtuzeniem domen (3 Cep do najwyzszych jasnosci. Onifer and Guzik (2008) badaja
modele LBV wiazac istnienie pulsacji z utrata masy. Wstepne wyniki przewiduja, ze
mechanizm x dziatajacy przy temperaturze 200 000 K moze prowadzi¢ do pulsacji o bardzo

1 a w rezultacie do duzej

duzej amplitudzie, z predkoscia fotosferyczng rzedu 100 kms™
utraty masy i obserwowanych wybuchow w LBV. Obiekty te przechodzac faze LBV stana
sie gwiazdami WR.

Townsend and MacDonald (2006) przewiduja, ze dla gwiazd WR. obserwowane oscy-
lacje mozna wytlumaczy¢ modami g niskiego stopnia (¢ = 1,2). Mody te wzbudzane sa
przez garb nieprzezroczystosci DOB przy temperaturze logT ~ 6.3, w modelu gwiazdy
o podtypie WN (z dominujacymi liniami azotu). Dodatkowo, wynik ten pozwala wy-
ttumaczy¢ okres pulsacji gwiazdy WR 123 P = 9.8 godziny (Lefévre et al. 2005). Poza
ciggiem gtéownym uwaza sie, ze nie przewiduje sie modow g wysokiego rzedu, ze wzgledu
na promieniste jadro fazy post-MS, gdzie czestotliwosci Lamb’a i Brunt’a-Vaiisila sa bar-
dzo wysokie, powodujac silne ttumienie tych pulsacji. Jednakze, w przypadku pulsacji
gwiazdy typu B2 Ib/IT (HD 163899), Saio et al. (2006) tlumaczy obserwowane oscylacje
modami g i p. Wzbudzanie tych modéow w tak masywnych gwiazdach w fazie post-MS
staje sie mozliwe poprzez obecno$é¢ warstwy konwektywnej, powiazanej z powtoka palaca
wodor. Mieszanie konwektywne w tej warstwie musi by¢ na tyle silne aby powodowac jed-
norodny sktad chemiczny. Wowcezas warstwa konwektywna zapobiega przenikaniu modu
g do wnetrza promienistego jadra. Efekt ten zmniejsza tltumienie modu w jadrze i przez
to pomaga mechanizmowi k (w Z-bump) we wzbudzaniu modu. Pojawienie sie takiej
powtloki w fazie post-MS podyktowane jest wystapieniem epizodu potkonwekcji w fazie
MS, ustalajac prawie adiabatyczny gradient temperatury w strefie gradientu chemicznego.
Jesli jednak zostanie uwzgledniona utrata masy, jadro konwektywne jest mniejsze i kurczy
sie szybciej podczas fazy MS, zapobiegajac wyksztatceniu sie potkonwekeji (Chiosi and
Nasi 1974). Badania Godart et al. (2009) rowniez wskazuja, ze utrata masy i przestrze-
liwanie w znacznym stopniu redukuje powtoke palaca wodor i przeciwdziata wzbudzaniu
modéw g w fazie post-MS. Z drugiej strony, najnowsze badania wskazuja, ze mody g
wzbudzane sa bez potrzeby istnienia warstwy konwektywnej. Mozliwe jest to ze wzgledu
na gradient sktadu chemicznego, wokot helowego jadra, ktory dziata w podobny sposob

(jak warstwa konwektywna) zapobiegajac przenikaniu modow g do wnetrza jadra i ich
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Rysunek 4.7: Domeny niestabilnosci OP A04 dla oscylacji typu SPB i wyzszych stopni
¢ = 3 — 6. Gorny panel przedstawia wyniki dla Z = 0.02, natomiast dolny panel dla
nizszej metalicznosci Z = 0.01. Domeny te wykreslone sa oddzielnie dla kazdego stopnia

pulsacji i poréwnane ze wspolna domeng dla ¢ = 0 — 2 (linia przerywana).
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ttumieniu (Ostrowski et al. 2012). Dla gwiazd masywnych wiatr gwiazdowy zaczyna mieé
wiekszy wpltyw niz dla nizszych mas. Zwiazane jest to z wyzsza jasnoscia obiektow z
gornego ciggu gltownego, znajdujacych sie blizej granicznej jasnosci Eddington’a. Jak po-
kazuja Vink et al. (1999), ewolucja gwiazd o masach > 30 My w wiekszosci okreslana
jest przez ich utrate masy, ktora zalezy od jasnosci, masy i metalicznosci. W pracy Vink
(2008) przedstawiono zaleznos$é tempa utraty masy od metalicznosci. Dla wyzszych Z
otrzymywane sa wyzsze tempa M spowodowane gtownie zelazem, natomiast dla nizszych
Z zaczynaja dominowadé pierwiastki takie jak C, N, O, H i He. Jednakze, w ponizszej
pracy zastosowany kod ewolucyjny Warsaw-New Jersey nie uwzglednia utraty masy dla
modeli powyzej ~ 20 M.

Trzeciag wspomniang grupa sa gwiazdy typu Be. Ich wystepowanie w wiekszosci po-
krywa sie z domeng modow g obserwowanych w typach SPB i o podobnych okresach
pulsacji. Niektore z gwiazd typu [ Cep réwniez identyfikowane sa z typem Be. Z tego
tez wzgledu oscylacje napedzane sa tym samym mechanizmem k w obszarze Z-bump.
Gwiazdy Be wykazuja jednak cechy widmowe nie obserwowane w zwyklych typach B.
Najbardziej charakterystyczna cecha w widmie, na dlugosciach swiatta widzialnego, sa
linie emisyjne serii Balmer’a wodoru. Obserwowane profile linii widmowych wykazuja
duza zmienno$¢ niskiego stopnia ¢, ttumaczong nieradialnymi pulsacjami. Jak pokazuja
Porter and Rivinius (2003) i inni, zrodlem sktadowej emisyjnej jest gesty dysk materii w
plaszczyznie rownikowej oraz zmienny wiatr gwiazdowy na duzych szerokosciach gwiaz-
dowych. Jednakze, obserwowane wiatry gwiazdowe to utrata masy rzedu 10~ M na rok
i nie thumaczy gestych otoczek. Cranmer (2009), kierujac sie pomystem Ando (1986),
rozwaza powstanie dysku wokol-gwiazdowego w wyniku bardzo szybkiej rotacji (do 400

kms™1) i pulsacji nieradialnych w tych gwiazdach.

4.3 Obserwacyjne katalogi gwiazd typu B

4.3.1 Gwiazdy typu [ Cephei

Galaktyczne gwiazdy typu (8 Cep zebrane w katalogu Stankov and Handler (2005) zo-
stalty wykorzystane do kalibracji temperatury i jasnoéci. Sposrod gwiazd, dla ktorych
okres pulsacji jest dobrze okreslony, na podstawie bazy SIM BAD wybrane sa obiekty
uwzglednione w kampanii Hipparcos’a (7 i btad wyznaczenia d7). Dane z systemow foto-
metrycznych UBV | Stromgren’a i Geneva dla tych obiektéw pobrane sa z katalogu The
General Catalogue of Photometric Data (GCPD) (Mermilliod et al. 1997). Ponizszy opis
kalibracji oparty jest na danych fotometrii Stromgren’a, natomiast wyniki dla systemu
Geneva postuzyty jedynie dla poréwnania. Zebrane dane fotometryczne przedstawione sa
w dodatku A na stronie 177.
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Fotometria Stromgren’a oparta jest na wskaznikach uvbyf zdefiniowanych tak, ze cen-
tralne dhugosci fal dla filtrow wynosza: A, = 3500 A, A\, = 4100 A, \, = 4700 A, \, = 5500

A. Parametr 8 wyrazany jest zaleznoscia:

ﬁ = Bn - ﬁwa (46)

gdzie By i B, sa jasno$ciami na dlugosci fali linii HB, A = 4860 A, odpowiednio dla
szerokiego (129 A) i waskiego (29A) filtru (wg. GCPD). Na podstawie tych indeksow
zdefiniowane sa dwa wskazniki:

g =w—-v)—(v=0») (4.7)

my = (v—="5)=(b—vy) (4.8)
a w katalogach podawane sa tylko warto$ci b — y, mq, ¢ i 8. Stosujac sie do wskazowek
podanych przez Crawford (1978), indeks ¢; uzyty jest jako wyznacznik temperatury dla
gwiazd typu B. Jako wyznacznik grawitacji efektywnej (klasy jasnosci) uzyty jest parametr
f. Transformacja parametru fotometrycznego ¢; na niepoczerwieniony (c¢q) wykonana
jest przy uzyciu kodu Napiwotzki et al. (1993) (UVBYMOD.FOR). Niezaleznie od kodu, do
kalibracji temperatury i grawitacji uzyte sa modele atmosfer Castelli and Kurucz (2006)
dla fotometrii Stromgren’a, policzone z nowa funkcja rozktadu nieprzezroczystosci (ODF,
od ang. Opacity Distribution Function) oraz dla sktadu chemicznego Grevesse and Sauval
(1998). Indeksy [ dla metalicznosci stonecznej (GS98) dostepne sa jedynie dla dwoch
warto$ci predkosci mikroturbulencji & = 0.0 1 2.0 kms™!. Diagram ¢; — 3 (temperatura -
grawitacja) na rysunku 4.8, wykreslony jest dla zakresu temperatur efektywnych od 15000
do 39000 K, oraz grawitacji z zakresu logg = 2.5 — 5.0. Dla otrzymania temperatur
efektywnych i logg wykonana jest interpolacja liniowa na czynniki ¢y i [, natomiast
poprawki bolometryczne (BC) oraz niepoczerwienione indeksy (B — V'), oparte sa na
modelach Castelli (1999). Nastepnie, otrzymana nadwyzka barwy Ep_yy uzyta jest do

obliczenia ekstynkcji z zaleznosci:
AV = RV . E(va), (49)

gdzie dla Ry przyjeta jest usredniona warto$¢ 3.12, a poprawka na ekstynkcje uwzgled-
niona jest w jasnoéci V' Johnson’a. Dla wszystkich gwiazd standardowe odchylenie indeksu
¢1 (o) przyjete jest dc¢; = 0.01. Wielkos¢ tego bledu jest typowa wartoscia w danych kata-
logu GCPD. Rdéznica w kalibracji temperatur dla wartosci indeksu ¢ i ¢y + dcq, ustalona
jest jak blad wyznaczenia. Dla tych dwoch wartosdci temperatur wyznaczane sa takze
odpowiednie wielkosci log g, (B — V) i BC. Réznice pomiedzy otrzymanymi warto$ciami,
dla indeksow c¢q i ¢o + dcy, przyjmowane sa jako standardowe odchylenia. Jasno$é bolo-

metryczna gwiazdy My, i jasnosci log L/ L, wyliczane sa na podstawie zaleznosci:

My, =5+ 5logm + Vo + BC, (4.10)
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log L/Le = —0.4 - (Myy — 4.75), (4.11)

gdzie btad kalibracji BC réowniez jest uwzgledniony w oszacowaniach d M,y i 0 log L, do-
datkowo do btedu paralaksy. Jasno$¢ bolometryczna Storica przyjeta jest Myy.o = 4.75.
Wyniki kalibracji dla wybranych gwiazd § Cep i modeli atmosfer policzonych dla predko-
$ci & = 2.0 kms™! zestawione sg w tabeli 4.3. Dla niektorych gwiazd obliczana nadwyzka
barwy przyjmuje wartosci ujemne, wowczas dla gwiazd tych poczerwienienie miedzygwiaz-
dowe przyjmowane jest rowne zero, czyli brak ekstynkcji. Obserwowane pozycje gwiazd z
tabeli przedstawione sa na diagramie HR wraz z teoretyczna domeng niestabilnosci typu
[ Cep (rysunek 4.9). Domena niestabilno$ci policzona jest przy uzyciu tablic OP A04
i metalicznosci Z = 0.015. Gwiazdy z katalogu przedstawione sg réwniez na diagramie
log Te —log g (rysunek 4.10). Odchylenia standardowe parametru grawitacji otrzymane sa
indywidualnie dla kazdej gwiazdy, z typowa wartoscia okoto 0.05. Potozenie gwiazd wzgle-
dem parametru grawitacji wewnatrz domeny niestabilnodci jest bardziej konsystentne niz

wzgledem jasnosci obiektu.
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Rysunek 4.8: Siatka do kalibracji parametrow cq i 5 na podstawie modeli atmosfer Castelli
and Kurucz (2006) dla zakresu temperatur efektywnych 15000 — 39000 K oraz grawita-
cji efektywnej logg = 2.5 — 5.0. Wykreslone siatki zostaly policzone dla metalicznosci
wykorzystanego sktadu chemicznego GS98 (Z = 0.0169) dla dwoch wartosci predkosci

mikroturbulencji & = 0.0 (linia przerywana) oraz 2.0 kms™! (linia ciagla).
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Rysunek 4.9: Potozenie gwiazd typu 5 Cep na diagramie HR wraz z teoretycznym ob-
szarem wystepowania pulsacji policzonym dla tablic OP A04 i metalicznosci Z = 0.015.

Przyktadowe $ciezki ewolucyjne zostaly wykreslone dla wybranych mas modeli gwiazdo-

wych. Jako czerwona granica domeny przyjeta zostata linia TAMS.
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Rysunek 4.10: Potozenie gwiazd typu 3 Cep w funkcji logarytmu grawitacji log g wraz z
teoretycznym obszarem wystepowania pulsacji policzonym dla tablic OP A04 i metalicz-

noéci Z = 0.015, analogicznie do diagramu HR.
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Tablica 4.3: Wyniki kalibracji dla 34 wybranych gwiazd zmiennych typu [ Cep z katalogu Stankov and Handler (2005). Wartosci
paralaksy i btedu podane sa w milisekundach tuku.

HD T om co B (B=V) Ep_vy Av Vo Teg logT 6dlogT logg BC My, logL dlogL
886 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 0.0861
16582 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 0.1581
21803  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 0.3581
24760 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 0.1388
29248 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 0.1534
35411  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 0.1352
35715 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 0.3516
44743 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 0.1075
46328  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 0.4298
50707  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 0.3334
52918 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 0.2843
61068 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 0.3102
64365 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 0.2599
64722 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 0.2140
78616  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 1.7370
111123 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 0.0802
116658 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 0.0786
118716 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 0.0925
122451 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 0.0980
126341 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 0.2822
129056 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 0.1250
129557 1.89 0.69 0.030 2.617 -0.225 0.159  0.497 b5.599 23507 4.3712 0.0063 4.05 -2.4536 -5.4727 4.0891 0.3470
129929 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 0.7611
136298 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 0.1320
144470 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 0.1160
147165 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 0.1836
157056 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 0.1182
158926 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 0.1848
160578 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 0.1048
163472 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 0.2317
199140 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 0.3528
205021 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 0.0941
214993 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 0.2539
216916 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 Obserwacyjne katalogi gwiazd typu B

4.3.2 Gwiazdy typu SPB

Informacje o przynaleznosci gwiazd zmiennych do typu SPB pobrane s3 z katalogu DeCat
et al. (2007) i dokonana jest selekcja obiektow z paralaksami Hipparcos’a. Dane foto-
metryczne z systeméw UBV, Geneva i Stromgren’a pochodza takze z katalogu GCPD
i przedstawione sa w dodatku B na stronie 181. W przypadku gwiazd typu SPB, do
kalibracji wykorzystana jest fotometria systemu Geneva.

System fotometryczny Geneva posiada siedem filtrow oznaczonych UBV B;ByViG,
ktorych centralne diugosci fali zdefiniowane sa jako: Ay = 3464 A, \p = 4227 A,
A = 5488 A, \p, = 4015 A, \p, = 4476 A, Ay, = 5395 A i A¢ = 5807 A, na pod-
stawie Rufener and Nicolet (1988). W systemie tym, jasno$¢ w pasmie B z definicji jest
przyjeta zero, co spowodowane jest najmniejsza czutosciag tego pasma na efekty ekstynk-
cji atmosferycznej. W wyniku tego, kazdy kolor zredukowany jest do jednoliterowego
wskaznika. Na podstawie szesciu zredukowanych wskaznikow Golay (1972) zdefiniowal

parametry wolne od poczerwienienia:

d = [U—By]—1430[B; — By

— (U~ B,y — 0.832[Bs — G

g = [Bi— By —1.357[Vi — G]
my = [By— By] — 0.457[By — V4] (4.12)

Do kalibracji temperatury i grawitacji efektywnej wykorzystany jest kod CALIB.FOR
(dzieki uprzejmosci G. Handler’a), ktory dla gwiazd goretszych od 11000 K wykorzy-
stuje siatke dwoch parametrow wolnych od poczerwienienia [ X, Y| dla modeli atmosfer
Kurucz’a (Kiinzli et al. 1997). Parametry [X, Y] sa liniowymi kombinacjami sze$ciu zredu-
kowanych wskaznikow fotometrycznych, zdefiniowanych przez Cramer and Maeder (1979)

jako:
X =0.3788 4 1.3764U — 1.2162 B1 — 0.8498 B2 — 0.1554 V'1 + 0.8450 GG, (4.13)

Y = —0.8288 4+ 0.3235 U — 2.3228 B1 + 2.3363 B2 + 0.7495 V1 — 1.0865 G. (4.14)

Parametr X stosowany jest jako wyznacznik temperatury, natomiast Y jako wyznacznik
klasy jasnosci log g. Niezaleznie od kodu, obliczone wartosci [X, Y| wykorzystywane sa
do uzyskania niepoczerwienionych wskaznikow barwy [B — V], wedlug kalibracji Cramer
(1982), gdzie wykorzystana siatka kalibracji przedstawiona jest na rysunku 4.11. Z uzy-
skanego wskaznika barwy obliczana jest nadwyzka barwy Ejp_y) (w systemie Geneva) a
oszacowania ekstynkcji z empirycznej zaleznosci podanej przez Crawford and Mandwewala
(1976):

Ay =275 Ejp_y. (4.15)
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-1.20 —
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X

Rysunek 4.11: Siatka wykorzystana do wyznaczenia niepoczerwienionych wskaznikow
barwy [B— V], w systemie Geneva na podstawie wolnych od poczerwienienia parametrow
|X, Y] wedtug kalibracji Cramer (1982). Rozne wartosci parametru Y podane sa 7z prawej

strony rysunku, odpowiednio dla kazdej linii.
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Otrzymana warto$¢ ekstynkcji Ay uwzgledniana jest przy jasnosci wizualnej Johnson’a.
Dla temperatury i grawitacji efektywnej podanych przez kod CALIB.FOR, poprawki bo-
lometryczne obliczane sa na modelu Castelli (1999) dla fotometrii UBV oraz & = 2.0

kms™!

. Wyznaczone przy kalibracji parametry obserwacyjne przedstawione sa w tabeli
4.4. Jasno$¢ bolometryczna My, i log L wyznaczane sa na podstawie wzoréw 4.10 1 4.11,
podanych w poprzedniej sekcji. Odchylenie standardowe w jasnosci 0 log L uwzglednia
jedynie blad paralaksy gwiazdowej. Pozycje gwiazd wykreSlone sa na diagramie HR (ry-
sunek 4.12), wraz z teoretyczna domena niestabilnosci pulsacji typu SPB dla tablic OP
A04 i metalicznosci Z = 0.015. Bledy w temperaturze wyznaczone sa z zaleznosci 67, /T,
podobnie jak dla katalogu gwiazd §Cep. Na rysunku 4.13 przedstawiony jest diagram
log T — log g katalogu gwiazd typu SPB, analogicznie do diagramu HR. Otrzymane
parametry log g znajduja sie w granicy domeny niestabilnosci, poza kilkoma skrajnymi
przypadkami. Ze wzgledu na brak bledéw wyznaczenia parametru grawitacji dla indywi-

dualnych gwiazd, przyjete jest standardowe odchylenie o wartosci ¢ log g = 0.05.

Dla gwiazd typu [ Cep temperatura wyznaczana z fotometrii Stromgren’a przez kod
Napiwotzki et al. (1993) UVBYMOD.FOR w stosunku do temperatury uzyskanej z modeli
atmosfer Castelli and Kurucz (2006) jest wyzsza $rednio o 614 K. Tylko w trzech przy-
padkach (HD 21803, HD 144470, HD 147165) roznice te przekraczaja 1000 K. Rozbieznosé
tych wynikow spowodowana jest miedzy innymi uzyciem starszych modeli atmosfer Ku-
rucz’a do kalibracji temperatury, w poréwnaniu z nowszymi Castelli & Kurucz (niniejsza
praca). Nowe modele atmosfer uwzgledniaja predkos¢ mikroturbulencji (&), co dodat-
kowo obniza warto$¢ wyznaczanej temperatury efektywnej. Efekt ten mozna zauwazyé na
wykorzystanej siatce modeli (rysunek 4.8) uzytej dla katalogu gwiazd  Cep. Tempera-
tury gwiazd typu [ Cep uzyskane z fotometrii Geneva kodem CALIB.FOR s3 statystycznie
wyzsze w porownaniu z temperaturami modeli Castelli & Kurucz, srednio o ponad 1000 K.
Wynik ten nie uwzglednia dwoch gwiazd, dla ktorych rozbieznosé jest znaczaco wieksza:
temperatura mniejsza o okoto 3000 K dla HD 21803 i prawie 18 000 K dla HD 147165. Dla
obu gwiazd Abt et al. (2002) podaje niskie predkosci vsini, ponizej 40 kms™!. Pierwszy
obiekt jest zwyczajna gwiazda typu [ Cep, sklasyfikowana przez Tetzlaff et al. (2011) jako
gwiazde uciekajaca. Wedlug wynikow uzyskanych przez North et al. (2007) druga gwiazda
(0 Sco) nalezy do uktadu podwojnego jako sktadnik gtéwny o masie ~ 18 M, natomiast
mase sktadnika wtornego przewiduje sie na okoto ~ 12 M. Temperatury dla obu sktadni-
kow wynosza okoto 25000 — 26 000 K. Gwiazda o Sco nalezy do najjasniejszych obiektow
w probee gwiazd [ Cep (log L ~ 4.56) wedlug kalibracji z tabeli 4.3. Jasno$¢ ta jest
zgodna w granicach bledéw z wynikiem podanym przez North et al. (2.940.8 x 10% L,).

Temperatura wyznaczona z kalibracji fotometrii Stromgren’a w niniejszej pracy (okoto
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Rysunek 4.12: Potozenie gwiazd typu SPB na diagramie HR wraz z teoretycznym obsza-
rem wystepowania pulsacji dla OP A04 i metalicznosci Z = 0.015. Przykladowe $ciezki

ewolucyjne zostaly wykreslone dla wybranych mas modeli gwiazdowych.
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Rysunek 4.13: Polozenie gwiazd typu SPB w funkcji logarytmu grawitacji logg wraz z

teoretycznym obszarem wystepowania pulsacji policzonym dla tablic OP A04 i metalicz-

nosci Z = 0.015, analogicznie do diagramu HR. Bledy dla parametru grawitacji przyjete

sa standardowo log g = 0.05.
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27000 K) doktadniej zgadza sie z wynikiem uzyskanym niezaleznie przez North et al., niz
wynik z fotometrii Geneva (< 10000 K).

W przypadku gwiazd typu SPB, poza czterema gwiazdami, miedzy temperaturami
z fotometrii Geneva (kod CALIB.FOR) i Stromgren’a (kod UVBYMOD.FOR) istnieje dobra
zgodno$¢ oszacowan. Kod CALIB.FOR podaje Srednio o ~ 200 K wyzsze temperatury
efektywne. Z drugiej strony, oszacowania Briquet et al. (2007) temperatur dla 24-ch
gwiazd nalezacych do probki gwiazd typu SPB, w poréwnaniu do uzyskanych w niniejszej
pracy kodem UVBYMOD.FOR i CALIB.FOR sa nizsze Srednio o okolo 450 K i 300 K. Dla
wspomnianych czterech obiektow roznice w kalibracji temperatury wynosza okoto 4000 —
7000 K dla: HD 28475, HD 45284, HD 191295 i HD 222555. Oszacowania 1. na podstawie
fotometrii Geneva zgodne sa z niezaleznymi wynikami: DeCat et al. (2007) (HD 222555
- okoto 13000 K) i Lefever et al. (2010) (HD 45284 - okoto 15000 K; HD 191295 - okoto
13000 K). W przypadku gwiazdy HD 28475 wynik z fotometrii Stromgren’a potwierdzony
jest przez De Cat et al., z temperatura okoto 15000 K.

W trzech gwiazdach z wyrdznionych obiektow wykryte jest pole magnetyczne. Obiekty
z numerami HD: 28475, 45284 i 191295 zostaly uwzglednione w przegladach gwiazd typu
£ Cep i SPB w poszukiwaniu istnienia pol magnetycznych przez Hubrig et al. (2006) i Hu-
brig et al. (2009). Bagnulo et al. (2012) dokonuja detekcji pol magnetycznych dla pieciu
gwiazd typu 5 Cep i 24-ch typu SPB. Jesli wynik ten zostanie potwierdzony, systematycz-
nos¢ detekcji pol podataby takze mocny argument na powiagzanie magnetyzmu i zjawiska

pulsacji we wezesnych typach gwiazdowych B.
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Tablica 4.4: Wyniki kalibracji dla 45 wybranych gwiazd zmiennych typu SPB

z katalogu DeCat et al. (2007). Wartosci paralaksy podane sa w jednostkach

milisekund tuku.

HD w dw X Y [B—=V]o Ep_v] Ay Vo Tes logT dlogT logg BC Mo log L dlog L
886 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 0.0720
1976 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  0.2593
3360 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 0.0653
3379 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  0.1638
11462 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 0.1522
19374 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  0.2005
21071 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  0.1277
24587 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  0.0772
25558 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  0.2762
26326 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 0.1524
27026 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 0.0841
27396 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  0.0980
28114 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 0.1642
28475 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 0.1911
29248 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  0.1386
34798 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 0.1730
37151 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  0.1870
45284 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  0.2357
49188 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  0.2317
53921 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 0.0694
69144 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  0.1461
74195 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 0.0674
74560 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  0.0588
78405 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  0.4189
85953 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  0.2377
92287 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 0.1761
121190 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  0.0593
123515 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 0.1012
131058 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  0.2062
138003 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 0.2515
138764 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  0.0806
140873 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  0.0741
147394  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  0.0444

Kontynuacja na nastepnej stronie
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Tablica 4.4 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HD w dw X Y [B-V]o Ep_v] Ay Vo Test log T dlogT  logg BC Mpor logL  dlogL
160762 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  0.0741
161783 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  0.2102
169820 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  0.0820
177863 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  0.2065
179588 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  0.3027
181558 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  0.1499
182255 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 0.0731
191295 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 0.4673
206540 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  0.1519
208057 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  0.0958
215573 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  0.0556
222555 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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Rozdzial 5

Hybrydowe pulsacje typu 5 Cep / SPB

5.1 Model gwiazdy hybrydowej

Gwiazdy moga oscylowa¢ w modach radialnych i nieradialnych. Kazdy z tych modow oscy-
lacji inaczej rozchodzi sie we wnetrzu gwiazdy, sondujac ptytsze badz glebsze warstwy.
Najwieksza gestos$c energii kinetycznej modow p i g znajduje sie na r6znych gtebokosciach.
Dla modow akustycznych (p) najwieksza czeS¢ energii skoncentrowana jest w zewnetrz-
nych warstwach otoczki gwiazdowej, natomiast w przypadku modow grawitacyjnych (g)
najwieksza koncentracja energii ma miejsce w gtebokich warstwach blizej centralnych cze-
Sci gwiazdy. W rozdziale 3 podane sa trzy warunki na wzbudzenia pulsacji, ktore dla

przypomnienia przedstawiaja sie nastepujaco:

e W obszarze garbu nieprzezroczystosci (Z-bump), pochodna caltki pracy musi by¢
dodatnia dW/dlogT > 0;

e Amplituda zmiennosci funkcji wtasnej op/p musi by¢ wzglednie duza i wolno zmie-

niajaca sie wzdluz promienia w obszarze Z-bump;

e Termiczna skala czasowa (73,) w obszarze napedzania, musi by¢ poréwnywalna lub
wieksza od okresu oscylacji. W przeciwnym razie potencjalny obszar napedzania

pozostaje w rownowadze termicznej podczas catego okresu pulsacji.

W obszarze Z-bump, gdzie mechanizm « jest najbardziej efektywny, spelniony jest poniz-

szy warunek:

d Kp
%(“T+F3—1> >0,

wskazujac, ze wydajnosé tego mechanizmu zalezy jest od temperatury, gestosci i wspot-
czynnika adiabatycznego I's — 1. Trzeci warunek okresla lokalizacje warstwy na odpowied-

niej glebokosci w otoczce gwiazdy. W goracych gwiazdach typu g Cep lub SPB, warstwa
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5.1 Model gwiazdy hybrydowej

ta znajduje sie pltytko pod powierzchnig przy temperaturze okoto 200000 K. W przy-
padku opisywanym trzema warunkami catka pracy dla calej gwiazdy bedzie dodatnia,
tzn. wystepuje wzbudzenie.

Wystepowanie pulsacji hybrydowych oméwimy na przyktadzie modelu 10 M, w fa-
zie palenia wodoru na ciagu gléwnym, znajdujacego sie w poblizu linii TAMS. Pozycja
modelu, z uzyciem tablic OP A04 i Z = 0.02, na diagramie HR opisywana jest przez
temperature efektywna log Tor = 4.334 i jasnosé¢ log L/ Ls = 3.955. Rysunek 5.1 przed-
stawia oscylacje przewidywane w modelu w funkcji czestotliwosci, gdzie parametr n > 0
okresla niestabilnos¢ modow. Podane sg oscylacje dla trzech najnizszych stopni pulsacji

(¢ = 0 —2). Mody radialne i dipolowe niestabilne sa tylko w zakresie czestotliwosci typu

0.4 :— r] _:
0.2 . .| i . ; B
) E Ponnmem D S ]
0.0 - £ : -7 TNl i
A ——= TN 1
A A / ~_
- & S o
'02 N D@lﬁ%‘ ‘A /D/ ',' ®) €:0 \gxé
: D'D'é %q:‘ ‘A\ // 'A" —’D—-zzl :
0A4-gE "ol - nee (=2 7
- GA Bop-” -
~ IF4 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 | 1 | i | L | | | \ | |_

frequency [cd]

Rysunek 5.1: Mody oscylacji (n > 0 dla niestabilnosci) w modelu nierotujacej gwiazdy
hybrydowej 10 M, na ciagu glownym (w poblizu TAMS). Model policzony jest przy
uzyciu tablic OP A04 i metalicznosci Z = 0.02. Wykreslone s3 mody o stopniach: £ =0
(kola), ¢ =1 (kwadraty) i £ = 2 (trojkaty). Dodatkowo, pionowymi kreskami zaznaczono
czestotliwosci kilku wybranow modow: radialnych p; i ps (linie ciagle), dipolowych pq, g;

i g7 (linie przerywane), kwadrupolowych gig i go4 (linie kropkowane).

S Cep, powyzej 5 cd™!. Z kolei dla oscylacji kwadrupolowych wzbudzone sg jednoczesnie
mody typu SPB i 5 Cep. Na rysunku 5.1 zaznaczone sa czestotliwosci (pionowe kreski)

poddane doktadniejszej analizie:

e ( = 0 (linia ciagla): fundamentalny f,, = 5.190 cd™' (P = 0.193 d, n = 0.119) i
pierwszy owerton f,, = 6.706 cd™' (P = 0.149 d), n = —0.019;
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5.1 Model gwiazdy hybrydowej

e (=1 (linia przerywana): f,, = 5.291 cd~! (P = 0.189 d, n = 0.115), grawitacyjny
niskiego rzedu typu 8 Cep fy, = 2.652 cd™! (P = 0.377, n = —0.038) i grawitacyjny
wysokiego rzedu typu SPB f,, = 0.837 c¢d™! (P = 1.195, n = —0.359);

e ( = 2 (linia kropkowana): grawitacyjne wysokiego rzedu fy, = 0.677 ¢cd™! (P =
1.477 d, n = 0.097) i fg,, = 0.518 cd™! (P =1.931d, n=—0.038).

Na rysunkach 5.2, 5.3 1 5.4 przedstawione sa przebiegi znormalizowanej pochodnej catki
pracy dW/dlogT wewnatrz modelu gwiazdy hybrydowej o masie 10 M, log Tog = 4.334
oraz log L = 3.955 (OP A04, Z = 0.02), kolejno dla modéw radialnych, dipolowych
i kwadrupolowych. Dla kazdego stopnia pulsacji rozwazanych modow przedstawione sa
zachowania absolutnych wartosci wzglednych zmian cisnienia 0p/p, w funkcji temperatury

logT'. Dodatkowo, na dolnych panelach rysunkéw przedstawione sa przebiegi logarytmu

skali termicznej log 7y, oraz logarytmy okreséw badanych modéw oscylacji.  Sposrod

O B B L
r dw/dlogT

05¢

00l

05F E
E}HlJ}HIIMHJ}HH}HH}H}}}}:

O ABS(plp) — r=0p, E

30 F ----(=0,p, - stable E

75 7.0 6.5 6.0 55 5.0 45
log T

Rysunek 5.2: Przebiegi funkcji dW/logT oraz ABS(dp/p) dla wybranych modéw o stop-
niach pulsacji £ = 0, wewnatrz modelu gwiazdy hybrydowej o masie 10 M. Dolny panel

przedstawia skale termiczna (log7y,) i okresy dwoch modéw radialnych p; i po.

oscylacji radialnych, tylko mod fundamentalny (p;) jest niestabilny. Dla obu modéw p; i
p2 pochodna calki pracy ma warto$ci dodatnie, ktorej maksimum osiggane jest na nieco
roznych gtebokosciach w otoczce: dla py przy logT = 5.351 oraz dla ps przy log T' = 5.336.

Skala termiczna w tych warstwach jest wieksza od okresow pulsacji modoéw, odpowiednio
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Rysunek 5.3: Przebiegi funkcji dW/logT oraz ABS(dp/p) dla wybranych modow o stop-
niach pulsacji £ = 1, wewnatrz modelu gwiazdy hybrydowej o masie 10 M. Dolny panel

przedstawia skale termiczna (log7y,) i okresy trzech modow dipolowych py, g1 i g7

UL B
dw/dlogT

05/
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Rysunek 5.4: Przebiegi funkcji dW/logT oraz ABS(dp/p) dla wybranych modéw o stop-
niach pulsacji ¢ = 2, wewnatrz modelu gwiazdy hybrydowej o masie 10 M. Dolny panel

przedstawia skale termiczna (log7y,) 1 okresy dwoch modow kwadrupolowych gig i gog.
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5.1 Model gwiazdy hybrydowej

T, = 0.811 d 1 0.673 d. Jednakze, czynnikiem decydujacym o stabilnosci pierwszego
owertonu jest szybszy wzrost amplitudy dp/p w obszarze napedzania.

Oscylacje dipolowe wzbudzane sa tylko dla czestotliwosci typu S Cep, w tym przy-
padku rozpatrywane na przyktadzie modu p;. Maksimum catki pracy wypada w tej samej
warstwie otoczki co dla fundamentalnego modu radialnego. Podobne okresy pulsacji w
poréwnaniu do skali termicznej jak i amplitudy dp/p powoduja, ze mod jest niestabilny.
Wykreslone dwa mody grawitacyjne g; (typu S Cep) i g7 (typu SPB) sa stabilne. Zmiany
dW/dlogT dla obu modow w obszarze napedzania pulsacji (logT ~ 5.3) wykazuja tylko
niewielki wzrost wartosci znormalizowane] catki pracy. Jednakze, we wnetrzu wartosci
tej catki pracy dla modu g; ma duze amplitudy, lecz w tym obszarze zachodzi gtéwnie
ttumienie. W wewnetrznych warstwach otoczki i jadra konwektywnego zachodza zmiany
o znacznie wiekszych amplitudach, gdzie skoncentrowana jest wieksza czes¢ energii modu.
Warunek skali termicznej jest spelniony, odpowiednio 7, = 1.191 d (przy log T = 5.380)
i2.649 d (przy logT = 5.440). Czynnikiem decydujacym o stabilno$ci g; i g7 sa niskie
amplitudy dp/p, a w przypadku modu g7 w obszarze Z-bump wzgledne zmiany ci$nienia s
funkcja malejaca ku powierzchni gwiazdy. Mod g; jest modem o charakterze mieszanym,
to znaczy cechy modu g we wnetrzu oraz modu p w zewnetrznych warstwach otoczki. Mod
taki podczas ewolucji na ciagu gtownym zwiecksza swoja czestotliwos¢ a w pdzniejszym
etapie przyjmie w calodci cechy modu p poprzez tak zwany avoided crossing. Dziembowski
et al. (1993) wskazuja, ze wykrycie modu g niskiego rzedu jest cenne dla astrosejsmologii.
Analiza sejsmologiczna gwiazdy z wykorzystaniem modu g; moze przekazaé informacje
o obszarze gradientu chemicznego i jednoczesnie doktadniej oszacowaé przestrzeliwanie z
konwektywnego jadra.

Dla oscylacji kwadrupolowych przedstawione jest zachowanie pochodnej catki pracy
i funkcji wtasnej na przyktadzie dwoch modow grawitacyjnych wysokiego rzedu, niesta-
bilnego g5 oraz stabilnego go4. Stabilna oscylacja goy w obszarze Z-bump ma wieksza
amplitude dp/p, jednakze okres modu (1.931 d) jest dtuzszy od lokalnej skali termicznej
(przy logT = 5.380) wynoszacej 7y, = 0.811 d. Dla modu g5 czynnikiem decydujacym
o niestabilnosci jest rowniez nizsza wartos¢ skali termicznej 1.633 d (przy log T' = 5.404),
ktora jest wyzsza od okresu modu pulsacji wynoszacego 1.477 d.

Por6éwnane wartosci okresow modow oscylacji i skal termicznych podane sa dla odpo-
wiedniego maksimum catki pracy. Jednakze, zachowanie obu skal w poblizu analizowanych
poziomow, przy odpowiedniej amplitudzie dp/p, decyduje o warunku na wzbudzenie badz
ttumienie pulsacji.

Obszar Z-bump dla typowego modelu gwiazdy [ Cep, nie jest bardzo rozlegly oraz
znajduje sie w plytkich warstwach otoczki /R ~ 0.95. Obszar napedzania pulsacji Z-

bump w przyblizeniu nalezy do zakresu temperatur logT" = 5.2 —5.5, co odpowiada okoto
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5.2 Gwiazdy hybrydowe

czterem procentom rozpatrywanego promienia modelu, wynoszacego ~ 6.83 Ro. W mo-
delach o typowych masach gwiazd SPB (chlodniejsze od gwiazd  Cep) obszar napedzania
pulsacji zlokalizowany jest w gtebszych warstwach otoczki. Jak wspominane przy wyzna-
czaniu domen niestabilnosci, spowodowane jest to zmiana stosunku L/M co wplywa na
warunki wzbudzania modoéw i ich czestotliwoéci. Odpowiednie warunki do wzbudzania
obu typu pulsacji g Cep i SPB, spelnione sa jedynie w gwiazdach o odpowiednio wysokiej
masie (powyzej ~ 7 M) oraz znajdujacych sie we wzglednie poznej fazie ewolucji na ciagu
gtownym (blisko TAMS). Im masywniejsza jest gwiazda (= 10 M) tym pozniejsze fazy
ewolucji sa konieczne dla wystapienia oscylacji hybrydowych. Podane granice wystepo-
wania modeli hybrydowych dotycza oscylacji najnizszych stopni ¢ < 2 dla tablic OP A04.
Obliczenia teoretyczne niniejszej pracy wskazuja na duza liczbe modeli hybrydowych dla
Z = 0.020, do ich catkowitego zaniku dla Z = 0.010 w modelach o masach z zakresu
10 — 30 M. Domeny pulsacji hybrydowych w tym zakresie mas okreslone sa gltownie

oscylacjami stopnia ¢ = 3 lub wyzszych.

5.2 Gwiazdy hybrydowe

5.2.1 Domeny niestabilnos$ci pulsacji hybrydowych

Dziembowski and Pamyatnykh (1993) w swoich obliczeniach teoretycznych pokazuja, ze
oscylacje hybrydowe typu S Cephei i SPB moga wystepowa¢ w modelach gwiazdowych,
jedynie dla modoéw o stosunkowo wysokich stopniach pulsacji (¢ > 6). Wyniki te autorzy
uzyskali dla wezesnej wersji tablic OPAL, z tego powodu mody te wzbudzane sg tylko dla
wysokich metalicznosci (Z = 0.03). Obliczenia Pamyatnykh (1999) z uzyciem nowszych
tablic OPAL oraz OP Seaton (1996) pokazuja, ze pulsacje hybrydowe réwniez sa mozliwe
dla stopni tatwo wykrywalnych w obserwacjach fotometrycznych ¢ < 2. Na lewym pa-
nelu rysunku 5.5 przedstawione sa otrzymane domeny niestabilnosci OPAL dla mieszanki
GN93 i Z = 0.02, w porownaniu z domenami OP wyznaczonymi w niniejszej pracy.
Prawy panel przedstawia poréwnanie domen niestabilnosci dla tablic OP A04, dla trzech
wartosci metalicznosci 0.020, 0.015, 0.010. Otrzymane domeny OP A04 dla Z = 0.010
zajmuja podobny obszar diagramu HR jak wyniki dla OPAL GN93 i Z = 0.020. Tablice
OP z GN93 zachowuja ciggtoé¢ domen niestabilnosci dla pulsacji typu SPB przy przej-
Sciu do wyzszych mas. Jednakze, ciagglo$¢ domen hybrydowych zachowana jest tylko dla
metalicznosci wyzszych od okolo 0.02. Zaktualizowane nieprzezroczystosci OP (Seaton
2005) wraz z nowa mieszanka pierwiastkow ciezkich A04 powoduja, ze juz dla nizszych
metalicznos$ci zachowana jest ciagto$s¢ domen pulsacji hybrydowych. Poréwnanie domen
dla Z = 0.020 na obu panelach rysunku 5.5 jest efektem zastosowania réznych miesza-

nek pierwiastkow chemicznych GN93 i AO4. Wyniki ze sktadem A04 wskazuja na wiece]
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Rysunek 5.5: Domeny niestabilno$ci oscylacji hybrydowych dla stopni pulsacji £ = 0 —
2. Lewy panel pokazuje efekt uzycia nowszych nieprzezroczystoéci OP w poréwnaniu
z domenami otrzymanymi z OPAL. Prawy panel przedstawia efekt zastosowania trzech
roznych metalicznosci Z = 0.020 (linia ciagla), 0.015 (linia przerywana) oraz 0.010 (linia

kropkowana) w obliczeniach z wykorzystaniem tablic OP A04.

modeli ze wzbudzonymi oscylacjami hybrydowymi. Podobny wynik osiagalny jest row-
niez dla nowego sktadu chemicznego A09. Opisane wyniki dotycza modéw o najnizszych
stopniach pulsacji (¢ = 0 — 2). Jesli uwzgledni¢ wyzsze stopnie pulsacji wowczas zakres
wystepowania oscylacji hybrydowych ulega znacznemu poszerzeniu, jak zaznaczone w po-
przedniej sekcji. Domeny przedstawione sa na rysunku 5.6 dla stopni ¢ = 0 — 6 i trzech
metalicznosci Z = 0.020, 0.015 i 0.010. Niezaleznie od uwzglednionych stopni ¢ w wykre-
slanych domenach niestabilno$ci, obliczenia teoretyczne wskazuja na dos¢ liczna populacje

gwiazd hybrydowych w szerokim zakresie mas od okoto 7 M do 40 M.

5.2.2 Znane gwiazdy hybrydowe

DeCat et al. (2007) wskazuja na siedem gwiazd obu typow 5 Cep i SPB jako liste poten-
cjalnych kandydatek na obiekty hybrydowe. Jednakze, z listy podanych obiektow tylko
dla trzech potwierdzony jest hybrydowy charakter pulsacji: 12 Lac (Handler et al. 2006),
v Eri (Jerzykiewicz et al. 2005) i v Peg (Handler et al. 2009). Dla pozostatych czterech
gwiazd znalezione pulsacje przez De Cat et al. sa niepotwierdzone. Obserwacyjne pozycje

na diagramie HR dla tych gwiazd przedstawione sa na rysunku 5.7 w poréwnaniu z do-
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Rysunek 5.6: Domeny niestabilnosci oscylacji hybrydowych typu g Cep /SPB dla stopni

pulsacji £ = 0 — 6. Domeny wyznaczone s dla tablic nieprzezroczystosci OP A04 i trzech
metalicznosci Z = 0.020, 0.015 oraz 0.010.
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menami niestabilnosci hybrydowych dla OP A04 i Z = 0.015, dla niskich stopni pulsacji
¢ =0—21iwyzszych { =0 — 6. Wykre$lone pozycje gwiazd wraz z bledami oparte sa na
kilku zrodtach: 12 Lac i v Eri (Dziembowski and Pamyatnykh 2008), v Peg na podstawie
kalibracji niniejszej pracy oraz pozostale gwiazdy z Handler (2009). Ponizej, przedsta-
wiony jest szczegolowy opis gwiazd, ktorych przynaleznosé do hybryd typu g Cep/SPB
jest watpliwa. Dodatkowo, w dalszej cze$ci wlaczone sa wyniki z satelity Kepler, wskazu-

jace na siedem nowo odkrytych gwiazd hybrydowych.

HD 13745
Dla gwiazdy typu 09.7 II, DeCat et al. (2007) wykrywa cztery czestotliwosci oscylacji na
podstawie danych z teleskopu MERCATOR: f; = 1.134 cd™!, fy = 2.644 cd ™!, f3 = 0.681
cd=' i fy = 8.185 cd~!. Zadna z otrzymanych oscylacji nie pokrywa sie z wczesniej zna-
lezionymi, 2.22 ed™! (Hill 1967) oraz 11.45 cd™' (Koen and Eyer 2002). Na podstawie
czterech czestotliwosci, trzech typu SPB i jednej typu S Cep, autorzy klasyfikuja gwiazde
jako hybrydowa. Pozycja gwiazdy nie pokrywa sie z wykorzystana przez autoréw siatka
modeli oraz brak jest identyfikacji modow oscylacji. Wyniki Handler (2009), rowniez ko-
rzystajac z naziemnych obserwacji o 4-krotnie obszerniejszej bazie danych, nie wskazuja
na zadne z wspomnianych czestotliwosci na dobrym poziomie stosunku sygnatu do szumu
(S/N > 4). Jedyna wykryta zmiennoScia jest czestotliwosé 0.3071 cd~!. Jesli przyjac, ze
wykryta czestotliwosé spowodowana jest rotacja, to otrzymana predkosé v,.,; = 295+ 110
kms™!, pozostaje w zgodzie z poprzednimi oszacowaniami Hill (1967) (260 kms™!). Mo-
dele zgodne 7z pozycja gwiazdy na HR maja niestabilne tylko mody typu 5 Cep (radialne i
nieradialne). Istnienie modow g w tej fazie ekspansji post-MS dla tak masywnych i jasnych
obiektow (~ 20 M) mozliwe jest w szczegdlnych okolicznosciach, dotyczacych istnienia
konwektywnej warstwy palacej wodor, ktora zapobiega przenikaniu modu g do wnetrz
jadra promienistego i jego ttumieniu (Saio et al. 2006). Inna mozliwoscia jest powstanie
gradientu sktadu chemicznego wokoét jadra helowego tworzacego bariere dla propagacji

modu g do wnetrza jadra (Ostrowski et al. 2012).

53 Arietis
Do$¢ nietypowy obiekt jak na hybryde, sklasyfikowany jako gwiazda uciekajaca z asocjacji
Oriona (IOri) przez Blaauw (1956), o typie widmowym B1.5 V. Analiza zmian jasnosci
wykonana przez Sterken (1988) nie wykazuje jakichkolwiek oscylacji. DeCat et al. (2007)
znajduja w swoich danych obserwacyjnych trzy czestotliwosci: f; = 1.327 cd™t, f, = 6.500
cd™! oraz f3 = 4.366 cd~!. Czestotliwoé¢ fy pokrywa sie z poprzednimi wynikami, miedzy
innymi Bondal (1967), ktore byty argumentem do klasyfikacji jako gwiazdy typu f Cep.
Modele na podstawie szacowanej pozycji na diagramie HR nie przewiduja czestotliwo-

Sci tak niskiej jak fi, ktora trudno rowniez przypisa¢ wynikowi niskiej predkosci rotacji
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Rysunek 5.7: Pozycje siedmiu gwiazd pewnych i podejrzanych o wykazywanie hybrydo-
wych oscylacji typu S Cep/SPB, poréwnane z domenami niestabilnosci pulsacji hybrydo-
wych dla OP A04 i metalicznosci Z = 0.015. Domeny wyznaczone sa dla dwoch zakresow
stopni pulsacji: niskich ¢ = 0—2 (linia przerywana) oraz wyzszych ¢ = 0—6 (linia ciagta).

Dane o pozycji i bledach gwiazd oparte sa na kilku zrodtach (referencje w tekscie).
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vsini =5 kms™! (Abt et al. 2002). Handler (2009) nie potwierdza zadnych z powyzszych
czestotliwo$ci, pomimo znaczaco wiekszej liczby danych obserwacyjnych. Z analizy krzy-
wych jasnoéci znalezione sg dwie czestotliwosci: f; = 2.0017 cd~! oraz fo = 0.3796 cd .
Roznice w detekcji w poréwnaniu z DeCat et al., autor przypisuje réznym kryteriom wy-
boru minimalnego stosunku S/N, powyzej ktorego zmienno$¢ uznawana jest za pulsacje

gwiazdy. Argument ten dotyczy rowniez detekcji czestotliwosci dla poprzedniej gwiazdy
(HD 13745).

53 Pscium
Tej gwiezdzie z numerem HD 3379, przypisuje sie typ widmowy B2.5 IV. Le Contel et al.
(2001) klasyfikuje ja jako wolno pulsujaca typu B na podstawie wykrytych trzech czesto-
tliwosci o niskiej amplitudzie 1.81 1.22 oraz 1.57 cd™!, gdzie ostatnia jest bliska granicy
detekcji. Autorzy podaja jeszcze jedna czestotliwoéé 0.11 ecd™!, lecz pozostaje ona wat-
pliwa z powodu podobnego okresu trwania obserwacji. Poza tym, pulsacje o tak niskich
czestotliwodciach nie sa wzbudzane w modelach o masach ~ 6 Mg, zgodnych z pozycja
gwiazdy na HR. DeCat et al. (2007) potwierdza marginalnie dwie czestotliwosci f; = 1.820
cd™! oraz fo = 1.594 cd~!, identyfikujac oba mody jako ¢ > 2 i podajac mozliwoé¢ ich

przynaleznodci do sktadnikéw rozszczepionych rotacyjnie.

Rozbieznos¢ pozycji dla powyzszych gwiazd na diagramie HR z domena pulsacji hy-
brydowych dla ¢ = 0—2, wskazuje na brak tego typu zmiennosci. Wynik ten potwierdzony
jest takze zakresem obserwowanych pulsacji na diagramie okres - temperatura (rysunek
5.8). Wyjatkiem jest gwiazda HD 13745, ktorej bardzo wysoka predkos¢ rotacji ttuma-
czylaby pozycje na diagramie HR jak rowniez na diagramie P — log T.g. Predkosci rzedu
kilkudziesieciu kms~! powoduja duze rozszczepienie czestotliwo$ci modéw nieradialnych.
Rotacja zwieksza ilogé¢ sktadnikow pojedynczej pulsacji (multiplety) zaleznie od stopnia
¢. Dziembowski et al. (1993) pokazuja, ze rozszczepienia czestotliwosci pulsacji w mul-

tipletach moze siega¢ nawet 0.1 cd™! przy v,,;, = 30 kms™!.

Powoduje to poszerzenie
zakresu wzbudzanych pulsacji, co moze by¢ wyttumaczeniem dla oscylacji HD 13745. Je-
dynie pozycje 12 Lac, v Eri i v Peg na diagramie HR i okres - temperatura, potwierdzaja

hybrydowy charakter pulsacji tych gwiazd.

Hybrydy Kepler’a
Jednym z celow misji satelity Kepler jest obserwacja gwiazd w poszukiwaniu pulsacji,
miedzy innymi zmienno$¢ goracych gwiazd typu B. W wyniku tego znalezionych jest sie-
dem nowych gwiazd, ktorych analiza wskazuje na oscylacje hybrydowe typu 3 Cep/SPB.
Hybrydy Balona et al. (2011) wykazuja duza ilos¢ pulsacji w badanym zakresie czestotli-

wosci 0—25 cd L. Duza czeé¢ znalezionych oscylacji to czestotliwosci ponizej 3 cd ™!, ktore
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Rysunek 5.8: Okresy modow niestabilnych w skali logarytmicznej dla tablic OP A04 i
Z = 0.015, poréwnane z obserwowanymi okresami 7 kandydatow na gwiazdy hybrydowe
w funkcji temperatury efektywnej. Obiekty z katalogu gwiazd g Cep oznaczone sa kotami,

natomiast z katalogu gwiazd SPB trojkatami.
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przypisuje sie modom grawitacyjnym wysokiego rzedu. Na podstawie kalibracji tempe-
ratur z fotometrii oraz jasnosci wyznaczonej empirycznie, podanych w pracy, wykreslone
sa pozycje gwiazd na diagramie HR. Pozycje tych gwiazd zaznaczone sa na rysunku 5.9,
w poréwnaniu z domenami pulsacji hybrydowych dla Z = 0.015 (OP A04). Poza jedna,
pozycje gwiazd skupiaja sie wewnatrz domeny dla nizszych stopni pulsacji ¢ < 2. Jest
to obszar, w ktorym przewidywane sg takze oscylacje wyzszych stopni. Ze wzgledu na
doktadne pomiary satelitarne, mozliwe ze zaobserwowane sa pulsacje wyzszego stopnia
(¢ > 3). Pozycje i pulsacje szesciu gwiazd mozna wytlumaczy¢ domenami niestabilno$ci
dla Z ~ 0.015, wzglednie bliskich stonecznej metalicznosci. Jednakze, dla obiektu wypa-
dajacego poza granice domen, hybrydowe pulsacje w tym obszarze mas wzbudzane moga
by¢ jedynie dla Z > 0.02.
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Rysunek 5.9: Pozycje siedmiu gwiazd, wykrytych przez satelite Kepler, o hybrydowych
oscylacjach typu 5 Cep i SPB, poréwnane z domenami niestabilno$ci pulsacji hybrydowych
dla OP A04 i metalicznosci Z = 0.015. Domeny wyznaczone sa dla dwoch zakresow stopni

pulsacji: niskich ¢ =0 — 2 (linia przerywana) oraz wyzszych £ =0 — 6 (linia ciagla).
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5.2.3 Gwiazdy ASAS

W ramach trzeciej fazy All Sky Automated Survey, ASAS-3 (Pojmanski 1997, 2000; Poj-
manski et al. 2005) prowadzone byly obserwacje fotometryczne (w filtrze V') gwiazd typu
f Cep. Praca Pigulski and Pojmanski (2008) przedstawia wyniki analizy krzywych jasno-
Sci znajdujac 103 nowe gwiazdy typu [ Cep, ktorych znaczaca wiekszo$¢ czestotliwosci
pulsacji to wartosci powyzej 4 cd~!. Pie¢ obiektoéw maja czestotliwosci znaczaco nizsze
od pozostatych gwiazd (< 2.3 cd™!). Informacje o ich oscylacjach zebrane sa w tabeli 5.1,
natomiast widma pulsacji w funkcji czestotliwosci przedstawione na rysunku 5.10. Podane

typy widmowe w tabeli oparte sa na bazie danych SIMBAD. Pomiedzy parami znale-

Tablica 5.1: Charakterystyka pulsacji pieciu gwiazd typu [ Cep, znalezionych w probce
ASAS-3 (Pigulski and Pojmanski 2008). Podane temperatury efektywne oszacowane sa
na podstawie wspotczynnika c¢; z fotometrii Stromgren’a, skalibrowanego na modelach
atmosfer Castelli and Kurucz (2006).

HD Sp filed™'] P[] A [mmag] T [K]
99205 B1 III 3.82254  0.2616 18.1 ~ 23000
1.24684  0.8020 0.7
101794 B0.5 V (Be) 4.45140 0.2247 14.6 ~ 22000
1.8395  0.5436 11.2
116827 B2/5 V (Be) 2.21158 0.4522 12.5 —
4.45852  0.2243 10.4
117357 09.5/B0 V (Be) 2.08106 0.4805 8.8 ~ 45000
6.53990  0.1529 6.2
122831 B1 III 5.00803  0.1997 14.9 ~ 24000
1.82715 0.5473 4.9

zionych pulsacji wystepuje wyrazna separacja w czestotliwoéci, powyzej i ponizej 3 ecd ™.
Temperatura efektywna jest przyblizonym oszacowaniem tylko na podstawie niepoczer-
wienionego czynnika ¢; (fotometria Stromgrena) i skalibrowanego na modelach atmosfer
Castelli and Kurucz (2006), podobnie jak w metodzie uzytej dla katalogu gwiazd typu
B Cep w poprzednim rozdziale. Dla podanych gwiazd dane fotometryczne w katalogu
GCPD sa niepelne, a dla gwiazdy HD 116827 brak danych. Na podstawie uzyskanych
temperatur wykreslone sg pozycje gwiazd na diagramie okres - temperatura na rysunku
5.11. Obserwowane okresy powyzej 0.45 d dla wyznaczonych temperatur nie mozna za-
liczy¢ jednoznacznie do typu SPB. Oszacowania temperatury dla HD 117357 wypadaja

poza obszar obliczen teoretycznych niniejszej pracy, to znaczy powyzej mas modeli 40 M.
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Rysunek 5.10: Widma oscylacji dla pieciu gwiazd typu [ Cep, podanych w tabeli 5.1.

Obserwowane czestotliwosci i ich amplitudy oparte sa na Pigulski and Pojmariski (2008).

Dla pozostalych trzech gwiazd (HD 99205, HD 101794 i HD 122831) obserwowane okresy
na diagramie odpowiadaja masom modeli okoto 10 — 12 M. Typ widmowy HD 116827
(B2/5 V) umieszcza gwiazde w podobnym zakresie temperatur efektywnych. Prawdo-
podobienstwo wystepowania hybrydowych pulsacji dla rozwazanych gwiazd zauwazona
jest takze przez autoréw Pigulski and Pojmaniski (2008). W dwoch gwiazdach typu Bl
IIT (HD 99205 i HD 122831) nie obserwuje sie linii emisyjnych serii Balmera. Pozostalte
gwiazdy zalicza sie to typu Be i wykazujace linie emisyjne Balmera. Obserwowane w tych
gwiazdach dhugookresowe pulsacje, najwidoczniej nie maja powiagzania z wystepowaniem
linii emisyjnych. Z reguly gwiazdy Be sa jasniejsze i szybciej rotujace niz zwykte typu
B. Pigulski & Pojmanski wskazuja szybka rotacje jako powod obserwowanych pulsacji na

I (typowych

niskich i wysokich czestotliwo$ciach. Przy predkosciach rzedu kilkuset kms™
dla Be), rozszczepione rotacyjnie czestotliwosci (o rzedach azymutalnych m # 0) ulegaja
bardzo duzemu przesunieciu w czestotliwosci. Wowezas czestotliwosci o m = —£ (mody
wsteczne) przesuwaja sie do zakresu modow g wysokiego rzedu, natomiast czestotliwosci
o m = +/¢ (mody postepowe) przesuwaja sie do zakresu modow g i p niskiego rzedu. Jak
pokazuje Townsend (2005), bardzo szybka rotacja powoduje znaczne poszerzenie domen
niestabilno$ci ku wyzszym masom, a zatem i domen pulsacji hybrydowych. Pigulski &

Pojmanski opieraja swoja dyskusje na wczes$niejszych obliczeniach teoretycznych Pamy-
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Rysunek 5.11: Diagram okres - temperatura dla czterech gwiazd 5 Cep, wykrytych przez
ASAS-3 z tabeli 5.1. Obserwowane pary okreséw poréwnane sa z teoretycznymi obli-
czeniami dla OP A04 i metalicznosci Z = 0.015 dla pulsacji typu S Cep i SPB. Okresy
podane sa w skali logarytmicznej. Dodatkowo oscylacje dla masy 12 M, okresy zazna-

czone sa pogrubionymi punktami.
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atnykh (1999), ktore rowniez jak niniejsza praca nie uwzglednia wiatru gwiazdowego w
modelach. Dla gwiazd goretszych od O9 moze to powodowaé stabilizacje pulsacji. Ze
wzgledu na wystepowanie gwiazd Be w obszarze domen pulsacji S Cep i SPB, obserwo-
wane w widmach zmiany profili linii przypisywane sa nieradialnym pulsacjom, np. Porter
and Rivinius (2003). Gwiazdy Be wigzane sg takze ze zmiennoscig typu A Eri czyli krotko-
okresowe zmiennosci profili linii widmowych, efekty przypisywane rotacji, np. Balona and
James (2002).

5.2.4 Hybrydy w gromadach

Saesen et al. (2010b) w otwartych gromadach NGC 6910 i x Persei sklasyfikowali okoto
20 gwiazd typu [ Cep zaktadajac, ze obserwowane oscylacje maja okresy krotsze od 0.3
dnia. Ponizsze wyniki uwzgledniaja tylko wybrane obiekty, dla ktorych dostepne sa dane
fotometryczne w katalogu GCPD. Wsroéd gwiazd sklasyfikowanych podanym warunkiem
znajduja sie dodatkowo obiekty posiadajace wyzsze okresy pulsacji, > 0.3 d, wskazujace
na mody grawitacyjne wysokiego rzedu. Dla kilkunastu gwiazd z obu gromad dokonano
kalibracji temperatury i jasnosci, a otrzymane wartosci porownywane sg z teoretycznymi
domenami niestabilnosci. Wyniki jak i nazewnictwo gwiazd oparte sa gtdwnie na bazie da-
nych W EBDA prowadzonej przez Instytut Astronomii Uniwersytetu Wiedenskiego, oraz
pracy doktorskiej Saesen (2009). Opis tych gwiazd przedstawiony jest takze w pracy Sa-
esen et al. (2010a), ktorych dane sa dostepne poprzez baze SIMBAD. W sekcji tej podjete
sa proby oszacowania metalicznosci dla obu gromad i rozpatrzenie mozliwoséci wystepo-

wania znalezionych hybrydowych pulsacji.

Gromada NGC 6910
W gromadzie tej sklasyfikowanych jest 9 gwiazd typu § Cep, z ktorych trzy wykazuja
okresy oscylacji wyzsze od 0.3 dnia (= 3.33 c¢d™!). Dane fotometryczne w systemie
Stromgren’a i Johnson’a dla siedmiu gwiazd pobrane sa z katalogu GCPD i przedsta-
wione w tabeli 5.2. Kalibracja temperatury efektywnej dokonana jest metoda opisang dla
katalogu gwiazd typu [ Cep, na identycznej siatce modeli atmosfer Castelli and Kurucz
(2006). Odchylenie standardowe w temperaturze wyznaczone jest rowniez na podstawie
przyjetego btedu indeksu ¢;. Oszacowania jasnosci log L/ L. otrzymane sa na podstawie
odlegtosci do gromady wynoszacej d = 1139 pc, co odpowiada paralaksie trygonometrycz-
nej 7 = 0.878 & 0.176 mas (milisekund tuku). Ze wzgledu, ze badane obiekty naleza do
jednej gromady, paralaksa ta przyjeta jest jednakowej dla wszystkich gwiazd. Jednakze,
podany blad nie jest wynikiem obserwacyjnym lecz zatlozonym ad hoc, jako 20% wartosci
7. Wyniki kalibracji siedmiu wybranych gwiazd przedstawione sg w tabeli 5.3. Sposrod

tych obiektow tylko trzy czestotliwosci pulsacji maja wartosci ponizej 3 ed™! (14, 27 i 36),
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Tablica 5.2: Dane fotometryczne dla wybranych 7 gwiazd typu Cep w systemie John-

son’a i Stromgren’a.

ID 1% B-V b—y my 1 15}
NGC6910 14 10.381 0.825 0.670 -0.160 0.110 2.612
NGC6910 18 10.790 0.750 0.600 -0.110 0.140 2.636
NGC6910 27 11.770 1.050 0.820 -0.180 0.170 2.625
NGC6910 41 12.795 1.010 0.750 -0.140 0.290 2.680
NGC6910 34 12.670 0.870 0.670 -0.120 0.310 2.659
NGC6910 38 12.990 0.810 0.640 -0.120 0.380 2.662
NGC6910 36 13.020 0.770 0.610 -0.130 0.420 2.692

w zakresie modow g, widma oscylacji przedstawione sg na rysunku 5.12. Zaktadajac, ze
gwiazdy w gromadzie sa tego samego wieku, prostym wyttumaczeniem obserwowanych
widm oscylacji sa r6zne masy obiektow i ich etapy ewolucji. Rysunek z widmami oscylacji
przedstawia posortowane gwiazdy od najjasniejszej do najstabszej wedtug jasnosci V', co
odpowiada réwniez ciaggowi malejacych mas. Na rysunku 5.13 przedstawione sa pozycje
gwiazd na diagramie HR, i wykreslong izochrong wieku 6 4 2 Myrs, wedlug oszacowan
Kotaczkowski et al. (2004). Blad wieku gromady zaznaczony jest obszarem kreskowanym.
Wyniki kalibracji poréwnane sa z domenami niestabilnoéci dla dwoch wartosci metaliczno-
Sci Z = 0.01510.020. Gwiazdy oznaczane 14 i 27 naleza do najjasniejszych na diagramie
HR i znajduja sie w obszarze oscylacji wyzszego stopnia ¢ > 3 modoéw typu SPB. Je-
dynie modele z masami ~ 10 — 14 M na wczesnym etapie ewolucji na ciaggu gtownym,
przewiduja niestabilne czestotliwoéci < 2 cd™!. Poréwnujac polozenie gwiazd i przebieg
izochrony wieku 6 Myrs na rysunku 5.13, dobre dopasowanie otrzymuje sie dla metalicz-
nosci Z = 0.015 lub nizszych. W bazie danych W EBDA brak informacji o zawartosci
pierwiastkow ciezkich w gromadzie. Uzyskane wyniki w niniejszej pracy wskazuja, ze
metalicznos¢ moze byé poréwnywalna ze stoneczna Asplund et al. (2009) (Z = 0.0134).
Posortowane widma oscylacji pokazuja grupowanie sie czestotliwosci pulsacji: > 6
cd™, 3 -6 cdti< 3 cd”!t. Masy modeli wybranych na podstawie pozycji gwiazd na
diagramie HR nie tltumacza wszystkich obserwowanych pulsacji. Szczegdlnie problema-
tyczne sg pulsacje < 3 cd™'. Modele gwiazd 36 (~ 5 M), 27 (~ 10 M) i 14 (~ 14 M),
nie maja wzbudzonych modéw g wysokiego rzedu na wzglednie wezesnych etapach ewo-
lucji na ciggu gtownym. Wynik ten niezalezny jest od stopni pulsacji uwzglednionych w
obliczeniach, dla £ = 1 — 6. Wystepowanie obserwowanych separacji modéow pulsacji do-
brze zgadza sie z modelami na ZAMS, jednakze mody g podczas ewolucji zmieniajg swoja

czestotliwo$¢ 1 ewentualnie zamieniaja sie w mody mieszane poprzez avoided crossing.
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Mod taki posiada cechy grawitacyjne we wnetrzu oraz akustyczne w otoczce. Dla modeli
gwiazd 27 i 14 wytlumaczeniem obserwowanych pulsacji moze by¢ pdzniejszy etap ewo-
lucji MS. Z kolei, dla gwiazdy 36 model ~ 5 M, nie przewiduje tak niskiej czestotliwosci
pulsacji (~ 0.4 cd™'). Dla niektérych badanych gwiazd wystepuje bardzo duza separacja
pomiedzy obserwowanymi pulsacjami. Mozliwym wytlumaczeniem tej cechy jest szybka
rotacja gwiazdowa, podobnie jak dla gwiazd ASAS w poprzedniej sekcji, obserwowane sa
rozszczepione sktadniki czestotliwosci modow wstecznych i postepowych. Jednakze, brak

jest danych o rotacji dla siedmiu gwiazd z gromady NGC 6910.

10 ||||||| T TT TTT T TT TTT T TT TTT T TT TTT |||||||||||||||
NGC6910 14
L1 IIIIIIIIIIIIIIIII IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII
10 |||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||
NGC6910 18
IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII
10 |||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||II|III|III
NGC6910 27
— I I I I I I I I I I I I
op | EeRHeb e b e L L L o L L
E NGC6910 41
o
> I I I I I I I I I I I I
< prE R e b b b L L L
NGC6910 34
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IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII
10 |||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||||II|III|III
NGC6910 38
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IIIIIIIIIIIIIIIIII IIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIIII
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NGC6910 36
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Rysunek 5.12: Widma oscylacji siedmiu badanych gwiazd typu £ Cep z otwartej gromady
NGC 6910, utozonych wedtug malejacej jasnosci wizualnej. Amplitudy oscylacji podane
wedlug Saesen et al. (2010b) i Kotaczkowski et al. (2004).
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Rysunek 5.13: Pozycje badanych gwiazd na diagramie HR z gromady NGC 6910, w po-

rownaniu z domenami pulsacji typu SCep ({ = 0 —2) i SPB (¢ = 1 — 6). Jasnosci
otrzymane z paralaksy trygonometrycznej.
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Tablica 5.3: Wyniki kalibracji dla 7 gwiazd zmiennych typu

paralaksy, na podstawie odlegtosci do gromady d = 1139 pc.

B Cep z gromady NGC6910. Podana jasno$¢ M,, wyznaczona jest z

ID (B=V)o Ep-vy Ay Vo logg dlogg T logT édlogT  BC My, logL dloglL
NGC6910 14 -0.245 1.070 3.338 7.043 4.298 0.053 26834 4.4287 0.0086 -2.789 -6.029 4.311 0.196
NGC6910 18 -0.231 1.056  3.296 7.494 4.498 0.049 24840 4.3951 0.0071 -2.614 -5.403 4.061 0.193
NGC6910 27 -0.234 1.059 3.305 8.465 4.364 0.051 25310 4.4033 0.0076 -2.654 -4.471 3.689 0.193
NGC6910 41 -0.193 1.018 3.177 9.618 4.625 0.038 20500 4.3117 0.0052 -2.141 -2.806 3.022 0.189
NGC6910 34 -0.195 1.020 3.184 9.486 4.198 0.034 19800 4.2967 0.0053 -2.044 -2.841 3.036 0.189
NGC6910 38 -0.182 1.007  3.142 9.848 3.978 0.062 18086 4.2573 0.0057 -1.810 -2.245 2.798 0.190
NGC6910 36 -0.152 0.977 3.048 9.972 4.226 0.031 16959 4.2294 0.0042 -1.504 -1.815 2.626 0.186
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5.2 Gwiazdy hybrydowe

Gromada y Persei
W gromadzie x Per (NGC 884) sklasyfikowanych jest 11 gwiazd typu § Cep. Wykorzystu-
jac dane fotometryczne systemu Geneva, Saesen (2009) dokonuje kalibracji temperatury
efektywnej i jasno$ci log L, ktoérej wyniki przedstawione s w tabeli 5.4. Kalibracja ja-
snoéci przeprowadzona jest na podstawie odlegtosci do gromady d = 2200 pc. Tabela 5.4
zawiera wyniki tylko dla wybranych obiektow, dla ktorych pozycje gwiazd na diagramie
HR por6éwnane sa z teoretycznymi domenami niestabilnosci pulsacji typu S Cep i SPB na
rysunku 5.14. Domeny policzone sa z uzyciem tablic OP A04 i dla dwoch metalicznosci
Z = 0.020 i 0.015, jednocze$nie z domenami modoéw typu SPB dla ¢/ = 3 — 6. Sposrod

Tablica 5.4: Wyniki Saesen (2009) dla 8 gwiazd typu 5 Cep z gromady otwartej x Per na

podstawie.

ID T 0T, logT OdlogT logL dloglL
2299 27500 4700 4.439 0.171  4.68  0.25
2444 23100 2600 4.364 0.113 4.36 0.18
2488 25200 2300 4.401 0.091 424  0.17
2246 24400 2100 4.387 0.086 4.24 0.17
2572 23000 2200 4.362 0.096 4.15  0.18
2520 22300 2700 4.338 0.121 3.89  0.19
2114 21400 2400 4.230 0.141  3.69 0.16
2185 17000 2100 4.265 0.114  3.50  0.19

o$miu gwiazd tylko trzy wykazuja oscylacje grawitacyjne wysokiego rzedu, obiekty ozna-
czone jako 2299, 2114 i 2185, ktorych widma oscylacji przedstawione sa na rysunku 5.15.
Wykryta czestotliwo$é pulsacji w 2299 (~ 3.2 cd™1) znajduje sie blisko przyjetej granicy
3.33 cd™!, oddzielajacej typ 8 Cep od typu SPB. Wedlug takiej zaleznosci obiekt ten zali-
czy¢ nalezy do typu SPB. Jasno$¢ (log L) 2299 na diagramie HR umieszcza gwiazde poza
domeny pulsacji ¢ < 2, cho¢ marginalnie w granicach bledéw podanych przez autorke.
Bardzo duze bltedy w log T,.¢ sa wynikiem uwzglednienia rozbieznosci wyznaczen z kilku
zrodet. Osiem obiektow wykazuje duzy rozrzut w poréwnaniu z izochrong wieku gromady;,
szacowanego przez Currie et al. (2010) na 14 Myrs. W wyniku uwzgledniony jest btad ad
hoc +3 Myrs (okoto 20-0%), nie podany w oryginalnej pracy.

Kalibracja temperatury efektywnej dla osmiu obiektow z gromady x Per wykonana
jest na podstawie danych systemu Geneva z katalogu GCPD. Zastosowana jest podobna
metodyka jak przy kalibracji gwiazd typu SPB w poprzednim rozdziale, a wykorzystane
dane fotometryczne zebrane sa w tabeli 5.5. Sa to zredukowane indeksy fotometryczne,

tzn. wzgledem pasma B. Oszacowania temperatury i grawitacji wykonane sg na pod-
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Rysunek 5.14: Obserwowane pozycje gwiazd z gromady x Per wedlug Saesen (2009), na

diagramie HR, w poréwnaniu z domenami niestabilnosci typu SCep (¢ = 0 — 2) i SPB
(l=1-06).
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Rysunek 5.15: Schematyczne widma oscylacji dla 8 gwiazd typu S Cep z gromady yx Per,
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ulozonych wedlug malejacej jasnosci wizualnej.

(2009).
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Tablica 5.5: Dane fotometryczne dla wybranych 8 gwiazd typu § Cep z gromady y Per,
w systemie Johnson’a (V) i Geneva (U, V, By, B2, V1, G).

ID Vy U V By By Vi G
2299 9.076 0.668 0.633 0.854 1.503 1.348 1.737
2444 9.510 0.701 0.605 0.864 1.502 1.324 1.699
2488 9.919 0.646 0.668 0.851 1.506 1.380 1.769
2246 9.940 0.688 0.627 0.858 1.505 1.345 1.729
2572 10.024 0.753 0.589 0.863 1.490 1.305 1.680
2520 10.622 0.844 0.440 0.889 1.464 1.163 1.496
2114 10.949 0.803 0.597 0.869 1.485 1.321 1.699
2185 10.950 0.970 0.614 0.879 1.490 1.327 1.717

stawie niezaleznych od poczerwienienia parametrow [X, Y], zdefiniowanych zaleznosciami
4.1314.14 (strona 61). Wartos¢ X uzywana jest do wyznaczenia temperatury efektywnej

i poprawki bolometrycznej na podstawie wzorow podanych przez Cramer (1984):

logTog = 4.586 —1.038 X +1.094 X% — 0.646 X3 +0.139 X*
BC = —3.439+4.978 X —4.966 X? + 3.067 X* — 0.702 X*. (5.1)

Niepoczerwienione wskazniki barwy w systemie Geneva [B — V], wyliczone sa ze znanych

[X, Y] na siatce modeli Cramer (1982), korzystajac z podanego wzoru empirycznego:

[B—-V]p = —1.3431+0.3227X —0.24Y +0.3371 XY — 0.1582 X? — 1.6294 Y
= +1.1422 XY? — 0.4078 X?Y + 0.0638 X* 4 5.4104 Y*. (5.2)

Ekstynkcja liczona wedtug zaleznosci Ay = 2.75 - Ejp_y) uwzgledniona jest w jasnosci V;
(Johnson’a). Na podstawie otrzymanej temperatury wykonane sa oszacowania grawitacji
efektywnej, dla ktorej wyznacznikiem jest parametr Y. Obliczenia przeprowadzone sa na

siatce modeli (Tog — [X,Y]) oraz z empirycznej zaleznosci wyznaczona jasnosé absolutna
My (X,Y) wedtug Cramer (1999):

My = —3.7528 —21.0189Y — 161.413Y? + 5.2076 X — 2.5839 XY + 138.153 XY?
= —2.8463 X2 + 13.248 X2Y — 29.8913 X2Y? + 2.9365 X3
= —4.051 XY —1.2997 X*. (5.3)

Uzyskane temperatury, grawitacje efektywne oraz jasnosci podane sa w tabeli 5.6 i ozna-

a,b

czone s3 indeksami “”. Poprawka bolometryczna otrzymana jest z modeli atmosfer Ca-

stelli (1999), policzonych dla indeksow fotometrii Johnson’a. Otrzymane pozycje gwiazd
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wzgledem domen niestabilnoséci 8 Cep i SPB podane sa na rysunku 5.16. Dla wartosci
temperatury efektywnej log T 1 jasnosci log L przyjete sa state odchylenia dla wszystkich
obiektow, odpowiednio +0.05 i +0.1. Poréwnujac wartosci jasnosci z tabeli 5.4 z wyni-
kami w tabeli 5.6 (kolumna log L%), poza dwoma wyjatkami (obiekty 2299 i 2520) wyniki
zgadzaja sie w granicy bledu 1o. Dla wiekszosci gwiazd, empirycznie otrzymane wartosci
My, produkujg statystycznie wyzsze jasnosci log L.

Dane WEBDA i praca Saesen (2009) bazuja na roznych odlegtosciach do gromady
x Per, odpowiednio 2345 pc i 2200 pc. Poréwnane sa zatem kalibracje dla tych dwdch
odleglosci, o nastepujacych paralaksach: mygpppa = 0.455+0.091 1 Tg4esen = 0.426+0.085
[mas|. Jasnosci dla obu paralaks oznaczone sa w tabeli 5.6, odpowiednio indeksami © i
4 Bledy paralaks przyjete sa ad hoc, jako 20% wartoéci m. Na rysunku 5.17 zaznaczone
sa obserwowane pozycje gwiazd, dla ktorych jasnosé absolutna liczona jest na podstawie
odlegtosci d = 2345 pc. Standardowe odchylenie w temperaturze przyjete jest jak powyzej,
natomiast ¢ log L jest wynikiem btedu paralaksy. Za wyjatkiem gwiazdy 2520, jasnosci
log L? sa wyzsze od jasnosci fotometrycznych log L® i zgodne z bledem lo. Jasnosé z
paralaksy dla 2299 jest wyzsza i wypadajaca poza podany btad. Roéznice w jasnoSciach
log L2 (dla d = 2200 pc) oraz z wynikami Saesen (2009) (tabela 5.4) mozna przypisaé
zastosowaniu innej metodyki przy szacowaniu ekstynkcji miedzygwiazdowej, jak i uzytej
przez autorke kalibracji poprawki bolometrycznej wedtug Flower (1996). Pozycje gwiazd,
o pulsacjach typu SPB (2299, 2114), na diagramie HR dobrze zgadzaja sie z obszarem
wystepowania oscylacji hybrydowych typu g Cep/SPB dla podanych metalicznosci Z =
0.020 i 0.015. Dla obiektu 2185 o najnizszej jasnosci i temperaturze efektywnej pozycja
na HR zgadza sie tylko w granicach bledu temperatury. Na podstawie izochron dla
dwdch metaliczno$ci trudno jest jednoznacznie okresli¢ metalicznosé gromad y Per. Dobre
dopasowanie izochrony i domeny pulsacji hybrydowych (¢ = 0 — 6) dla wiekszosci gwiazd
(poza 2185) mozna uzyskaé¢ rowniez dla Z = 0.01.

Przedstawione obliczenia teoretyczne nie uwzgledniaja rotacji w modelach ewolucyj-
nych. Gromada otwarta y Per nalezy do gromady podwodjnej, ktorej drugim sktadnikiem
jest h Per. Obie te gromady posiadaja duzo masywnych gwiazd typu B i Be. Marsh et al.
(2010) pokazuja dla gwiazd Be, ze wykazuja one zwykle bardzo duze predkosci rotacji
vsini przekraczajace nawet 300 kms™1.
predkosci rotacji sa wysokie: od 100 kms™! dla 2246 do 194 kms~! dla 2185 Strom et al.

(2005); Huang and Gies (2006). Uwzglednienie predkosci rotacji w modelach ewolucyj-

Rowniez w przypadku badanych o$miu gwiazd

nych spowoduje poszerzenie granic domeny niestabilno$ci, przesunieciu linii TAMS ku
nizszym temperaturom. Jak pokazuje Pamyatnykh (1999) przy uzyciu tablic OP GN93 i
predkosci poczatkowej (na ZAMS) 150 kms™! jest to niewielki efekt. Podczas ewolucji na
ciggu gtownym dla mas ~ 10 — 20 M, predkosé rotacji na powierzchni maleje o okoto 20

kms~—!. Autor pokazuje takze, ze poszerzenie ciagu gtéwnego uzyskuje sie poprzez wyzsza
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Rysunek 5.16: Pozycje gwiazd z gromady y Per na diagramie HR w poréwnaniu z dome-
nami pulsacji typu S Cep (¢ =0—2)1SPB (¢ = 1—6). Jasnosci absolutne My otrzymane
sa z empirycznego oszacowania Cramer (1999). Jako bledy przyjete sa standardowe od-
chylenia, odpowiednio dla log T = 0.05 1 log L = 0.1.
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zawartos¢ wodoru (X') lub uwzglednienie przestrzeliwania (a,, > 0). Uzyskiwane wowczas
poszerzenie ciggu glownego korzystne jest dla pozycji kilku gwiazd na HR, wypadajacych
poza linie TAMS. Pomimo, ze w obliczeniach tych zastosowany jest prosty model rotacji
(jednorodna), to predko$¢ wciaz pozostaje wysoka i dla najszybciej rotujacych gwiazd
x Per moze wprowadza¢ znaczacy efekt na domeny niestabilnosci. Czestotliwoscei pulsacji
znalezionych modéw g w trzech gwiazdach moga by¢ wynikiem szybkiej rotacji, a zatem
naleze¢ do sktadnikow rozszczepionych rotacyjnie. Dodatkowo, dla gwiazd z gromady
x Per posortowanych wedtug rosnacej jasnoéci V', nie obserwuje sie wyraznego grupowa-
nia czestotliwosci jak w przypadku gwiazd z gromady NGC6910. Przewidywane masy
modeli dla o§miu gwiazd x Per sa wieksze niz w przypadku badanych obiektow NGC 6910
oraz znajduja sie w pozniejszych fazach ewolucji. Z tego powodu przewidywane jest wzbu-

dzanie innych czestotliwosci pulsacji.

96



5.2 Gwiazdy hybrydowe

5.5 [ instability domains ]
B 40.0 OP A04, Z=0.015 ]
50 isochrone ]
r 14+ 3 Myr ]
45 F ]
_IO [ ]
o [ ]
o r 1
3.5 j i
30 .
25 ]
20 ]
P R AR TN BRI BT B S B

4.6 4.5 4.4 4.3 4.2 4.1 4.0

log T,

7\ T T LI T T T T T LI ‘ T LI T T T T LI \7
5.5 } instability domains {
L OP A04, Z=0.020 4
5.0 [ isochrone a
' i 14+ 3 Myr 1
45| .
1) [ ]
ﬂ 4.0 - .
@ |- 4
o r ]
35 N o
30 ]
25 .
201 ¥
’H‘wH"m”‘mH‘mH‘\HH\H“M\‘HT‘;

4.6 4.5 4.4 4.3 4.2 4.1 4.0
log Teff

Rysunek 5.17: Pozycje gwiazd z gromady y Per na diagramie HR w poréwnaniu z do-
menami pulsacji typu fCep (¢ =0 —2) i SPB (£ = 1 —6). Jasnosci log L obliczone sa
na podstawie paralaksy m = 0.455 (W EBDA). Jako blad temperatury przyjete sa state
wartosci 0.05, natomiast 0 log L jest wynikiem btedu paralaksy.
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Tablica 5.6: Wyniki

kalibracji dla 8 gwiazd zmiennych typu S Cep z gromady yx Per.

ID X Y [B-V]o Ep_v) Av Vo logg® TY logT® BC* Mg, logL® BC® Mg, Mg, logLe élogL logLE
2299 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 4.758
2444 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 4.605
2488 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 4.394
2246 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 4.395
2572 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 4.309
2520 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 4.260
2114 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 3.819
2185 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)
¢ - (Castelli 1999)
d - dla d = 2200 pc
e - dla d = 2345 pc
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5.3 Widma oscylacji wybranych gwiazd

5.3.1 12(DD) Lacertae

12 Lac (HD214993) jest spektroskopowo podwojna zmienng typu 5 Cep o jasnosci V =
5.22 magnitudo i typie widmowym B2III, jedna z najlepiej obserwowanych gwiazd w
tej klasie. McNamara (1953) znajduje pulsacje o czestotliwosci 5.2 cd™! (okres 4.63 go-
dziny). Korzystajac rowniez z danych obszernej kampanii obserwacji fotometrycznych,
Jerzykiewicz (1978) znajduje pie¢ niezaleznych pulsacji. Cecha widma oscylacji 12 Lac
sa trzy réwno rozdzielone czestotliwosci: 5.179, 5.334 i 5.490 cd~!. Biorac pod uwage
niewielka ich separacje, mozna przyjaé, ze przynajmniej dwie czestotliwosci s modami
nieradialnymi i naleza do multipletu rozszczepionego rotacyjnie. Proby skonstruowania
modelu podjete przez Dziembowski and Jerzykiewicz (1999), koncentruja sie na ré6wno
rozmieszczonych czestotliwodciach traktujac jako wynik rozszczepienia rotacyjnego jednej
oscylacji. Jednakze, w ramach takiego zatozenia nie znaleziono poprawnego modelu.

Na podstawie danych fotometrycznych zebranych z kilku obserwatoriow, Handler et al.
(2006) znajduja jedenascie niezaleznych oscylacji podanych w tabeli 5.7 wraz z amplitu-
dami w pas$mie v Stromgren’a. Widmo oscylacji gwiazdy przedstawione jest na rysunku
5.18 (gorny panel). Sposrod wykrytych czestotliwosci tylko jedna (f4), zalicza sie do
modow grawitacyjnych wysokiego rzedu obserwowanych w gwiazdach typu SPB. Na pod-
stawie stosunkéw amplitud w pasmach fotometrycznych uvy uzyskana jest pewna iden-
tyfikacja dla potowy obserwowanych oscylacji. Wynik ten caltkowicie usuwa watpliwosé
co do rowno rozmieszczonego w czestotliwosci trypletu. Kazda z czestotliwosci posiada
inny stopieni pulsacji: £ = 1 dla 5.179 cd™!, ¢ = 0 dla 5.334 cd~! oraz / = 2 dla 5.490
cd™!. Obserwowane réwne separacje pomiedzy tymi pulsacjami sg zbiegiem okolicznogci.
Tylko dwie czestotliwodci 5.179 oraz 5.066 cd™! sg sktadnikami nalezacymi do trypletu
dipolowego o rzedach azymutalnych, odpowiednio m = 1im = 0. Brak detekcji sktadnika
m = —1. Innych multipletéw spowodowanych rotacja nie obserwuje sie w widmie gwiazdy.
Dziembowski and Pamyatnykh (2008) podejmuja sie skonstruowania modelu sejsmicznego
gwiazdy odtwarzajacego czestotliwodci f; = 5.3344 ecd™! i f, = 5.0664 cd~! jako modu
radialnego fundamentalnego i dipolowego g;. Autorzy rozwazaja dwa modele: gwiazda
ze sztywng rotacja oraz roznicowa rotacja. Model sztywno rotujacy jest odrzucony jako
najmniej prawdopodobny ze wzgledu wymaganej duzej predkosci rotacji na powierzchni
rzedu 95 kms™!. Uzasadnieniem tego jest nizsza warto$¢ rotacji, okoto 52 kms™!, wyzna-
czona ze zmian profili linii widmowych. Najlepsze dopasowanie uzyskuje sie dla modelu z
roznicowa rotacja, przy stosunku tempa rotacji jadra do tempa rotacji otoczki na pozio-

mie €./, ~ 4.7. Poza lepszym dopasowaniem dla wszystkich czestotliwosci, otrzymany
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wzrost tempa rotacji do wnetrza gwiazdy wskazuje na predkos¢ rotacji gwiazdy na po-

wierzchni okoto 47 kms™!

, zgodna z wyznaczona obserwacyjnie. W modelu udaje sie
zidentyfikowaé czestotliwos$¢ f3 jako sktadnik m = 2 kwintupletu modu kwadrupolowego,
a nie sktadnik m = 1 jak dla modelu ze sztywna rotacja. Czestotliwo$¢ f5 w modelu
identyfikowana jest jako mod kwadrupolowy g, o rzedzie azymutalnym m = 2. Analiza
danych spektroskopowych przez Desmet et al. (2009) potwierdza identyfikacje pierwszych
czterech czestotliwosci (liczby ¢ 1 m). Jednoznacznie przewidziany jest rzad azymutalny
dla czestotliwosci f3 jako m = 1. Odwrotnie do zalozen Dziembowski & Pamyatnykh
odnos$nie modu radialnego f; jako fundamentalnego, Desmet et al. bardziej sktaniaja sie

ku identyfikacji tej czestotliwo$ci jako radialnego pierwszego owertonu.

Tablica 5.7: Lista czestotliwosci wykrytych w zmiennosci 12 Lac oraz ich amplitudy w
pasmie v Stromgren’a, na podstawie obserwacji fotometrycznych Handler et al. (2006).
Identyfikacja stopnia pulsacji oraz rzedu azymutalnego m zapozyczone sa od Dziembowski
and Pamyatnykh (2008).

ID  viled™!] Aymmag] ¢ m
fi 5.179034 40.7 1 1
fo 5.066346 16.7 1 0
fs 5.490167 11.7 2 1,2
fa 5.334357 11.6 0 0
fs  4.24062 3.7 2 -
fo  T.40705 2.1 12 -
£ 5.30912 2.3 12 -
fs 5.2162 1.3 2,4 -
fo 6.7023 1.6 1 -
fio  5.8341 1.2 1,2 -
fa  0.35529 4.8 1,24 -

5.3.2 v Eridani

v Eri (HD 29248) jest gwiazda spektroskopowo podwojna o typie widmowym B21IT i ja-
snosci V' = 3.92 magnitudo. Jak w przypadku 12 Lac, McNamara (1953) klasyfikuje v Eri
jako zmienng typu 8 Cep o czestotliwosci pulsacji 5.8 cd™! (okres 4.17 godziny). Kubiak
(1980) znajduje cztery oscylacje typu 8 Cep o czestotliwosciach: 5.76 cd™! oraz tryplet
z centralng oscylacja na 5.64 cd™!. Na podstawie dlugich kampanii fotometrycznych
(Handler et al. 2004; Jerzykiewicz et al. 2005) oraz spektroskopowej (Aerts et al. 2004),
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Rysunek 5.18: Widmo oscylacji 12 Lac wykreslone w skali logarytmicznej na podstawie
wynikow uzyskanych przez Handler et al. (2006) w pasmie v Stromgren’a (gorny panel).
Na dolnym panelu powiekszony obszar czestotliwo$ci o najwiekszej ilosci oscylacji. Nad

stupkami oscylacji zaznaczone sa preferowane stopnie £.
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5.3 Widma oscylacji wybranych gwiazd

wykrytych jest dziesie¢ dodatkowych oscylacji w widmie v Eri. Lista obserwowanych cze-
stotliwosci w widmie gwiazdy przedstawiona jest w tabeli 5.8, natomiast oznaczenia cze-
stotliwosci oraz amplitudy przyjete sa z pracy Jerzykiewicz et al. (2005). Z fotometrii uvy,
DeRidder et al. (2004) dokonuja identyfikacji stopni pulsacji dla niektorych pikow oscy-
lacji. Jednoznaczna identyfikacja otrzymana jest dla gtownej czestotliwoscei f; jako modu
¢ = 0. Czestotliwosci nalezace do dwoch trypletow (fa, fs, fi) oraz (fs, f7) naleza do
modéw dipolowych, rozszczepionych rotacyjne. Dla fi5 nalezacej do drugiego trypletu nie
uzyskano identyfikacji, cho¢ oczywista jest przynalezno$¢ do sktadnika rozszczepienia ro-
tacyjnego modu dipolowego fs. Modem dipolowym okazuje sie czestotliwosé fs; = 7.8982
cd™!, z najwyzsza amplitudg w trzecim tryplecie, natomiast dla oscylacji z czestotliwoécia
fs = 7.2 cd! nie udalo sie zidentyfikowa¢ z powodu matej amplitudy. Oszacowania stop-
nia pulsacji podjeto takze dla modu grawitacyjnego wysokiego rzedu, fy = 0.433 cd™!,
podajac trzy mozliwe wartosci: ¢ =2, ¢ =4 badz ¢ =1. Na podstawie danych spektro-
skopowych i fotometrycznych Daszynska-Daszkiewicz and Walczak (2010) zbadali modele
wykorzystujac tzw. astrosejsmologie zespolona. Metoda ta, poza obserwowanymi czesto-
tliwodciami, wymaga dopasowania jeszcze parametru f*!. Parametr ten jest stosunkiem
amplitudy perturbacji strumienia do amplitudy zmian promienia. Na podstawie empi-
rycznej wartoséci f* otrzymane identyfikacje potwierdzaja poprzednie wyniki. Dodatkowo,
autorzy oszacowali niejednoznacznie stopiefi pulsacji dla modu g, fz = 0.6144 cd™!, jako
¢ = 2,5. Jedynie dla teoretycznych przewidywan f* drugiego modu grawitacyjnego fa,
stopienn pulsacji wynosi ¢ = 1. Wykorzystywany w tej metodzie zespolony parametr (dla
gwiazd typu B) jest bardzo czuly na zawarto$¢ metali i nieprzezroczystosci, jak pokazane
przez Daszynska-Daszkiewicz et al. (2005) dla tej samej gwiazdy. Przy dopasowywaniu
teoretycznych i empirycznych wartosci f*, najlepsza zgodno$é¢ dla modu radialnego (fi)
mozna uzyskaé¢ z uzyciem tablic OPAL. Z drugiej strony, tablice OP preferowane sa dla
dopasowania modu grawitacyjnego wysokiego rzedu ([fz).

Widmo oscylacji v Eri przedstawione jest na rysunku 5.19 (gorny panel), a warto-
Sci stopni pulsacji (¢) znajduja sie nad stupkami oscylacji. Na dolnym panelu rysunku
5.19 przedstawiony jest zakres czestotliwodci 5.5 — 6.5 cd ™!, wyrazniej pokazujacy gtowny
mod radialny i rozszczepione rotacyjne oscylacje (dwa tryplety dipolowe). Roznice cze-
stotliwosci dla nich wynosza: dla centralnej f, = 5.64 cd™' - f, — fo = —0.01662
oraz fy — f3 = +0.01723 cd~!, natomiast dla centralnej oscylacji fs = 6.24 cd™! -
fo — [z = —0.01907 oraz fs — fio = +0.02025 cd~!. Wartosci te wskazuja na asymetrie
rozszczepien czestotliwodci, mniejsza separacja wystepuje pomiedzy centralnym pikiem
(m = 0) a skladnikiem m = +1. Dodatkowo, obserwuje sie poszerzenie rozszczepienia

wraz ze wzrostem centralnej czestotliwosci pulsacji. Dla trzeciego trypletu dipolowego z

!Oznaczenie takie stosowane jest wylacznie w tej pracy, dla odréznienia od innych wielkogci, wskazujac
jednoczesnie na jego zespolony charakter.
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Tablica 5.8: Czestotliwosci oscylacji v Eri oraz amplitudy w pasmie v Stromgren’a, na
podstawie danych fotometrycznych (Jerzykiewicz et al. 2005). Wartosci stopni pulsacji ¢
i rzedy azymutalne m sa wynikiem analizy spektroskopowej DeRidder et al. (2004) oraz
modeli sejsmicznych (Pamyatnykh et al. 2004). Przy wartosciach ¢ uwzglednione sa takze

wyniki astrosejsmologii zespolonej (Daszyniska-Daszkiewicz and Walczak 2010).

ID vled™!] A,Jmmag] ¢ m
fi 5.7632828+0.0000019 40.8 0 0
> 5.6538657+0.0000030 27.1 1 1
f5  5.620018620.0000031 24.5 1 -1
fi 5.6372470+0.0000038 22.3 1 0
fs  7.898200+0.000032 2.6 1 -
fo  6.243847+0.000042 1.9 1 0
- 6.262917+0.000044 2.0 1 1
fs 7.20090+0.00009 0.9 2 -
fo 7.91383+0.00008 1.1 - -
fio 7.92992+0.00010 0.9 - -
fii 6.7322340.00012 0.8 - -
fiz  6.22360+0.00012 0.8 1 -1
fa  0.432786+0.000032 2.5 1,2 -
fs 0.61440-+0.00005 1.4 25 -
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fo ~7.91 cd™! jako centralng czestotliwoscig, otrzymuje sie: fo — fio = —0.01609 oraz
fo — f5 = +0.01563 cd~t. Rowniez dla tego trypletu wystepuje podejrzenie rotacyj-
nego rozszczepienia czestotliwosci. Jednakze, przeciwnie do dwoch poprzednich tryple-
tow, rozszczepienia czestotliwosci przy 7.9 cd™! s mniejsze i asymetria jest odwrotna
(|fo — fiol > |fo — f5])- Tylko dwa piki na niskich czestotliwosciach, f4 i fp, naleza do
modow grawitacyjnych wysokiego rzedu typu SPB.

Dwie niezalezne prace Abt et al. (2002) i Telting et al. (2006) oparte na analizie
spektralnej, podaja vsini = 20 kms™!. Analiza widmowa profili liniowych w pracy Aerts
et al. (2004) podaje taka sama warto$¢ v sin i, jako §cisty gorna granice. Autorzy dokonuja
rOwniez oszacowania powierzchniowej predkosci rotacji zakladajac, ze rozszczepienia sa
wynikiem sztywnej rotacji dla okreslonego promienia gwiazdy 6 R,. Uzyskany wynik to
predkos$é v, ~ 5 kms™!, ktory zgadza sie z nalozona obserwacyjnie granica vsini oraz

wynikiem podanym przez Pamyatnykh et al. (2004) (okoto 6 kms™').

5.3.3 v Pegasi
5.3.3.1 Pelne widmo oscylacji

~vPeg (HD 886) nalezy do jasnych obiektéw (V' = 2.83 mag) o typie widmowym B2IV.
Pierwotnie znana jako jednomodalna gwiazda pulsacyjna typu S Cep. McNamara (1953)
znajduje czestotliwosé pulsacji 6.6 cd™! (okres 3.63 godziny), lecz nie identyfikuje modu
oscylacji. Chapellier et al. (2006) analizujac dane spektroskopowe wezesniejszych obser-
wacji, pokrywajace lata 1991—2005, znajduja trzy dodatkowe czestotliwosci: jedna typu
B Cep (6.01 cd™!) oraz dwa mody grawitacyjne wysokiego rzedu typu SPB (0.68 i 0.87
cd™!), potwierdzajac rownoczeénie istnienie gtownej oscylacji na czestotliwosci 6.5897
cd™!. W krzywej predkosci radialnych znaleziony jest okres 370.5 dnia, oraz odpowia-

dajaca eliptyczna orbita (e &~ 0.62) oraz amplitudzie okoto 11 kms™1.

Okres ten auto-
rzy identyfikuja z okresem orbitalnym uktadu podwojnego, do ktérego przypisywana jest
przynalezno$¢ v Peg. Pomimo zebranych danych obserwacyjnych autorzy nie wykonali
identyfikacji modow oscylacji.

W ostatnich latach przeprowadzone zostaly jednoczesne kampanie obserwacyjne, fo-
tometria z satelity MOST (Walker et al. 2003) oraz naziemna fotometria i spektroskopia
(Handler 2009; Handler et al. 2009). Na dane sktada sie okoto 50 dni obserwacyjnych
roztozonych w okresie ~ 60 dni. Znalezionych jest dziesie¢ nowych czestotliwosci pulsacji,
potwierdzajac rowniez cztery znalezione przez Chapellier et al. Sposrod wszystkich czter-
nastu czestotliwosci, 8 nalezy do modow grawitacyjnych/akustycznych niskiego rzedu,
natomiast 6 pozostatych nalezy do modéw grawitacyjnych wysokiego rzedu. Lista znale-
zionych czestotliwosci podana jest w tabeli 5.9. Handler (2009) analizuje wyniki fotometrii

w trzech pasmach Stromgrena uvy i jednoznacznie identyfikuje tylko dwie czestotliwosci:
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Rysunek 5.19: Widmo oscylacyjne v Eri wykreslone na podstawie danych Jerzykiewicz

et al. (2005) w skali logarytmicznej. Amplitudy czestotliwosci sa w mmag pasma fotome-

trycznego Stromgrena v. Wartosci nad stupkami oscylacji wskazuja na stopien £.
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f1 = 6.5897 cd~! jako mod radialny fundamentalny i f5 = 6.0162 cd~! jako mod dipolowy.
Walczak and Daszyniska-Daszkiewicz (2010) stosujac metode astrosejsmologii zespolonej
w modelowaniu v Peg, uzyskali dodatkowe identyfikacje dla czestotliwo$ci wykrytych w
widmie oscylacji gwiazdy. Jedynie dla dwoch oscylacji typu S Cep autorzy podaja iden-
tyfikacje, potwierdzajac oszacowania stopnia pulsacji dla f; i f5. Dla pozostatych pulsacji
tego typu mozliwe stopnie ¢ podane w tabeli 5.9 (w nawiasach), przyjete sa na podstawie
modelu sejsmicznego dopasowujacego czestotliwosci fi i f5. Dla oscylacji typu SPB astro-
sejsmologia zespolona podaje jednoznaczne identyfikacje dla czestotliwosci fo = 0.6355,
fi = 0.7394, fs = 088551 fy = 0.9144 c¢d~! jako modoéw kwadrupolowych (¢ = 2).
Czestotliwodci f3 = 0.6824 i fi; = 0.8352 cd~! najprawdopodobniej nalezg do modow
dipolowych (¢ = 1). Dla oscylacji o najnizszej amplitudzie fi; = 8.552 c¢d~!, metoda
podaje identyfikacje jako modu o wysokim stopniu (¢ > 4), lecz jest to wynik sporny.
Przyjety stopien pulsacji, £ = 0, oparty jest na modelu sejsmicznym.

Analiza spektroskopowa (Abt et al. 2002; Telting et al. 2006) podaje niska predkos¢
rotacji vsini = 0 kms™!, natomiast Lefever et al. (2010) na podstawie danych z satelity

1. W widmie oscylacji vPeg nie

CoRoT szacuje nieco wyzsza warto$¢ vsini = 10 kms™
obserwuje sie multipletéw rozszczepionych rotacyjnie. Najbardziej prawdopodobnym wy-
nikiem rotacji moze by¢ dublet (f5/ f12). Oszacowania Handler et al. (2009) przedstawione

dla dubletu wskazuja, ze predkosé¢ rotacji wynosi okolo 3 — 6 kms™.

5.3.3.2 Dane fotometryczne

Dane fotometryczne w trzech filtrach Stromgren’a wvy pokrywaja zakres 69 dni i ze-
brane sa 0.75 metrowym teleskopem APT (Automatic Photoelectric Telescope) w Fair-
born Observatory w Arizonie, miedzy wrzesniem a grudniem 2007 (dzieki uprzejmosci
G. Handler’a). W ciagu 48 nocy zebranych jest ponad 830 punktéow pomiarowych, cha-
rakterystyka danych przedstawiona jest w tabeli 5.10. Rozklad punktéw podany jest na
rysunku 5.21, w funkcji r6znicy jasnosci pomiedzy v Peg a gwiazda poréwnania HD 560.
Analiza krzywych jasnosci fotometrycznych przeprowadzona jest dla kazdego z trzech
filtrow dwoma programami: Period04 (Lenz and Breger 2005) i ZUZA (Schwarzenberg-
Czerny 2003). Czestotliwosci wykryte przez Period04 podane sa w tabeli 5.11. Znale-
zione czestotliwodci identyfikowane sa z wtasnymi pulsacjami gwiazdy, odpowiadajgcymi
szesciu czestotliwosciom z tabeli 5.9. Dwie posiadaja charakter oscylacji typowych dla
gwiazd  Cep (np. dla filtru u - f; i f;), natomiast pozostale naleza do oscylacji typu SPB
(np. dla filtru u - fy, f3, f5 i fg). Dalsza analiza Period04 ujawnia kolejne czestotliwosci,
lecz o nizszej wadze (o S/N < 4.0). Oscylacja fg dla filtrow uvy ma marginalnie nizszy
stosunek sygnalu do szumu od wartosci 4.0. Wartos¢ ta S/N jest przyjeta jako dolna
granica detekcji pulsacji (dla kodu Period04), zasugerowana przez Breger et al. (1993)
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Tablica 5.9: Czestotliwo$ci oscylacji wraz z amplitudami obserwowane w v Peg. Wyniki
uzyskane z analizy jednoczesnych obserwacji satelitarnych i naziemnych (Handler et al.
2009). Handler (2009) podaje pewna identyfikacje dla dwoch modow (f; i f5), natomiast
dla reszty czestotliwosci (bez nawiaséw) wartosci oparte sa na Walczak and Daszyriska-

Daszkiewicz (2010). Identyfikacje w nawiasach sa sugerowanymi przez modele sejsmiczne.

ID vled™!] Ay|mmag| ¢
fi 6.5897440.00002 6.59 0 0
fo 0.6355140.00010 1.70 2 -

f3 0.6824140.00007 1.99 1,2 -
fa 0.73940£0.00010 1.23 2,1 -

fs  6.0161640.00014 1.14 1 0
fs  0.8855040.00007 0.90 2 -
fr  6.977640.0005 0.33 (1) (0)
fs  0.9144240.00011 0.50 2 -
fo  6.515040.0008 0.21 (1) (0)
fio  8.186140.0008 0.18 (1) (0)
fi1 0.835240.0003 0.27 1,2 -
fiz  6.027340.0005 0.32 - (1)
fi3 9.10924:0.0012 0.12 (1) (0)
fis 8.55240.002 0.10 (0) (0)
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Rysunek 5.20: Widmo oscylacji v Peg w skali logarytmicznej, na podstawie jednoczesnych
obserwacji fotometrycznych i spektroskopowych (Handler et al. 2009). Amplitudy obser-
wowanych czestotliwosci podane sa w pasmie V satelity MOST. Wartosci nad stupkami

oscylacji sa stopniami pulsacji (£).
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Tablica 5.10: Charakterystyka danych fotometrycznych dla v Peg z teleskopu APT w Ari-
zonie. Dla kazdego z trzech filtréw podany jest czas rozpietosci obserwacji AT, catkowita

ilos¢ godzin T}, liczba nocy obserwacyjnych Ny, oraz catkowita liczba punktow Nps.
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Rysunek 5.21: Krzywa pomiaréw roéznicy jasnosci pomiedzy v Peg a gwiazda poréwnania
HD 560, dla trzech filtrow Stromgren’a: u - kola (dolny panel), v - trojkaty (Srodkowy
panel), y - kwadraty (gorny panel).

przy analizie gwiazd typu 0 Sct. Wyniki dla kazdego z filtréow wskazuja na identyczne
czestotliwoscei pulsacji, cho¢ z nieco innymi amplitudami. W filtrze u, dla czestotliwosci
f; = 3.0075 cd™! stosunek S/N jest wiekszy niz 4.0, ktora pozwala zaliczy¢ ta zmien-
noé$¢ do pulsacji gwiazdy. Odpowiada ona okresowi 7.98 h i znajduje sie blisko granicy
oddzielajacej zakresy wystepowania pulsacji typu SPB od typu 8 Cep. Czestotliwosé ta
znajdowana jedynie w danych filtru u, nie uwzgledniana jest jako rozstrzygnieta oscyla-
cja wlasna gwiazdy. Periodogramy na rysunku 5.22 (lewe panele) pokazuja kolejne etapy

analizy programem Period04, przykladowo dla filtru u.

Lista oscylacji wykrytych przez program ZUZA dla trzech filtrow uvy, przedstawiona

jest w tabeli 5.12. Wykryte czestotliwosci potwierdzaja wyniki otrzymane programem
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5.3 Widma oscylacji wybranych gwiazd

Tablica 5.11: Lista czestotliwosci i ich amplitudy uzyskanych z krzywych jasnosci dla
trzech filtrow Stromgren’a uvy, przy uzyciu programu Period04. Znalezione zmiennosci
naleza do obserwowanych w widmie oscylacji v Peg (tabela 5.20). Dla kazdego z filtrow
podane sa stosunku S/N

U v Y
cd™!  mmag S/N  cd”! mmag S/N cd”! mmag S/N
f1  6.5895 12,3 48.72  6.5900 7.0 36.32  6.5900 6.0 39.60
fs  0.6339 3.2 10.67 0.6833 2.3 10.88  0.6358 2.1 16.46
f3  0.6823 3.3 11.02 0.6338 2.5 11.78 0.6815 2.0 15.30
f;  6.0141 2.1 7.51 0.7410 1.4 6.71 0.7416 1.4 10.81
fs  0.7382 2.0 6.42 0.8838 0.9 4.22  6.0148 1.2 7.26
fe  0.8870 1.6 499 6.0146 1.1 5.04 0.8846 0.9 7.12
f-  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 kolejnych etapow ekstrakeji czestotliwosci z krzywej
jasnosci, w filtrze u Stromgren’a dla gwiazdy v Peg, wykonane programami Period04
(lewe panele) i ZUZA (prawe panele).

110


Chapter4/Chapter4Figs/EPS/GP_AS_u3p.eps
Chapter4/Chapter4Figs/EPS/GP_AS_u3z.eps

5.3 Widma oscylacji wybranych gwiazd

Period04. Wszystkie oscylacje naleza do potwierdzonych zmiennosci v Peg, za wyjatkiem
fs = 1.42 ¢d™! (P ~ 17 h) znalezionej w filtrze v. Znaleziona czestotliwo$¢ ma amplitude
zmiennosci stanowiaca okoto 3% amplitudy f;. Dopiero kolejna czestotliwosé 2 = 6.0165
cd™! jest oczekiwang pulsacja gwiazdy. Kod ZUZA wykrywa kilka czestotliwosci z zakresu
~ 1.3 — 1.8 ¢cd™! (o bardzo niskich amplitudach), ktore moga by¢ wynikiem rozkladu
punktow pomiarowych w kolejnych nocach obserwacyjnych badZ zmiennosci o innej na-
turze. Podobnie jak przy analizie programem Period04, jedynie w filtrze u znaleziona
jest czestotliwosé f% & 3.008 cd~!. Periodogramy dla kolejnych wykrytych czestotliwosci

przedstawione sg dla filtru « na rysunku 5.22 (prawe panele).

Tablica 5.12: Lista czestotliwosci i ich amplitudy uzyskanych z krzywych jasnosci dla
trzech filtrow Stromgren’a uwvy, przy uzyciu programu ZUZA. Znalezione czestotliwosci
naleza do zaobserwowanych w widmie pulsacji v Peg (tabela 5.20). Jedynie czestotliwosé
f¢ w filtrze v nie nalezy do spodziewanej oscylacji gwiazdy ~ 6.016 cd™!, oczekiwana
pulsacja to znajdowana jest jako pik f; = 6.0165 cd .

u v y
cd”?  Power c¢d”! Power cd”! Power
f;  6.5893 984.4 6.5897 639.2 6.5899 602.7
fo  0.6794 79.4 0.6802 67.8 0.6805 71.8
f3  0.6321 86.4  0.6332 54.1 0.6346 60.5
fy  6.0171 44 .4 0.7442 46.2 0.7422 55.7
fs 0.7423  39.3 0.8803 21.2 7.0176 25.9
fs  0.8886 36.4 1.4223 19.7 0.8837 19.4

fr  3.0084 21.1 6.0165 18.1 0.5564 11.0

5.3.3.3 Dane spektroskopowe

Obserwacje zebrane zostaly przy uzyciu 0.5 metrowego teleskopu PST (Poznan Spectro-
scopic Telescope) w Boréwcu pod Poznaniem, miedzy 10.2007 a 10.2011, uzyskujac w
sumie 506 widm typu Echélle o zakresie widmowym 4280 — 7500 A. W epoce 2007 w
okresie 02.10-03.11 wykorzystanych jest osiem nocy i w rezultacie ponad 100 widm. W
drugiej epoce (2008) miedzy 01.11.08 a 11.01.09 zebranych jest jedynie 5 nocy obserwa-
cyjunych z 63-a widmami, natomiast z 2010 roku jest dostepna tylko jedna noc (26.10)
dajac 28 punktéw pomiarowych. Najobszerniejsze dane zebrane sg w 2011 roku miedzy
20.09 a 20.10 podczas 13-u nocy obserwacyjnych, w rezultacie ponad 300 widm. Krotka
charakterystyka danych obserwacyjnych dla kazdej epoki przedstawiona jest w tabeli 5.13,
a rozktad predkosci radialnych w postaci krzywej zmiennosci predkosci radialnych na ry-

sunku 5.23. Kazdy z paneli podaje wyniki oddzielnie dla czterech epok obserwacyjnych,
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od 2007 r. (gorny panel) do 2011 r. (dolny panel). Wyniki pomiaréw predkosci radialnych
podane sa w Dodatku C. Ze wzgledu na najwieksza ilos¢ danych i najmniejsze przerwy
obserwacyjne, analiza fourierowska serii 2011 jest gtéwnym rezultatem niniejszych danych
spektroskopowych. Celem tej analizy jest znalezienie mozliwie nowych czestotliwosci w
widmie oscylacji v Peg. Krzywe predkosci radialnych badane sa dwoma niezaleznymi pro-

gramami Period04 i ZUZA.

Tablica 5.13: Charakterystyka danych spektroskopowych z teleskopu PST pod Pozna-
niem. Dla kazdej epoki podany jest catkowity czas rozpietosci obserwacji AT (67T, catko-
wita ilos¢ godzin Ty, (T'), catkowita liczba nocy obserwacyjnych Ny, (N) oraz catkowita

liczba punktow Ny, zebranych dla + Peg.

Epoka 0T T N Ny,
2007 30 35 8 110
2008 7113 5 63
2010 02 4 1 28
2011 30 56 13 305

AT Ttot Ntot
1478 108 27 506

Period04
Z powodu bardzo matej ilosci danych, jedyna noc z 2010 roku nie jest uwzgledniana przy
dalszej analizie. Sposrod wybranych epok obserwacyjnych, poza wynikami epoki 2008,
znalezione czestotliwosci potwierdzaja istnienie pulsacji z czestotliwo$cig okoto 6.5895
cd™! ($rednia z czterech epok). W najobszerniejszej serii 2011 znajdowane sa cztery cze-
stotliwosci: f; = 6.589125 4 0.000071, f; = 0.900481 + 0.000328, f5 = 0.736002 £ 0.000246
i f5 = 6.015941 £ 0.000654 cd~!, ktore mozna przypisa¢ znanym pulsacjom gwiazdy f?,
18, fo i fo z tabeli 5.9'. Minimalny stosunek S/N dla detekcji pulsacji przyjmuje sie
4.0. Jednakze, tylko pierwsza znaleziona czestotliwo$é spelnia ten warunek, odpowied-
nio S/N = 4.42, 2.71, 2.30 i 3.67. W pracy DeCat et al. (2007) jako granice detekcji
autorzy przyjeli wartos¢ S/N = 3.6. Na podstawie tej wartosci znaleziona czestotliwosé
f5 w epoce 2011 mozna uzna¢ za potwierdzona pulsacje. Czestotliwo$¢ ta bardzo dobrze
zgadza sie z f{ = 6.01616 cd~!. Obnizenie granicy detekcji (nawet do S/N = 3.5) moze
by¢ uzasadnione w przypadku kiedy znaleziona czestotliwo$¢ wykrywana jest w innych

seriach obserwacyjnych badz jest kombinacja znanych czestotliwosci.

'W dalszej czedci tego podrozdziatu czestotliwodcei z gornym indeksem o oznaczaja wyniki podane w
tej tabeli.
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Rysunek 5.23: Rozktad pomiarow predkosci radialnych dla v Peg, na podstawie 506 widm
zebranych teleskopem PST pod Poznaniem w latach 2007 — 2011.
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W serii 2007 znaleziona czestotliwoéé f3 = 0.875891 £ 0.000640 cd~! jest bliska znanej
f& = 0.88550 + 0.00007 c¢d !, nizszej o 0.0096 c¢d .

Analiza predkosci radialnych z serii 2008 nie wykazuje zadnych znanych oscylacji, a
znalezione maja bardzo niskie S/N (ponizej 3.0). Jedynie czestotliwosé fg = 9.122371 £
0.00101 (S/N = 1.95) z tej serii, ma zblizona wartos¢ do f{; = 9.1092+0.0012. Nie mozna
jej uzna¢ za wynik detekeji ze wzgledu na niski stosunek sygnalu do szumu. Oscylacja
fy = 0.0922 cd~! stanowi prawie 1/2 czestotliwosci f; = 0.1811 cd™! 7 epoki 2011.

W potaczonych seriach dlugobazowych 2007-2008 oraz 2007-2011 znalezione sa dwie
podobne czestotliwosci, odpowiednio fy = 0.684790 + 0.000016 c¢d~' (S/N = 2.50) i
fo = 0.695332 4 0.000023 cd~! (S/N = 3.10). Oscylacje te mozna przyjaé¢ za odpowied-
niki czestotliwosci f§ = 0.68241 4 0.000010 cd~!. W serii 2007-2008 wykryta fs = 0.0913
cd™! rowniez mozna przyjac¢ jako wynik 1/2 zmiennosci f; znalezionej w serii 2011. Ta
dtugookresowa oscylacja (~ 0.09 cd™! = ~ 11 d) dobrze odpowiada okresowi pomiedzy
maksimami krzywej predkosci radialnych dla 2011 r. (dolny panel rys. 5.23), okolo 5825,
5836 1 5847 dnia. Zadna z dtugobazowych serii obserwacyjnych nie wykazuje okresu or-
bitalnego 370.5 dnia (= 0.00270 cd™!) podanego przez Chapellier et al. (2006). Brak
jest takze detekcji okreséw wspominanych przez Butkovskaya and Plachinda (2007): or-
bitalnego P,,; = 6.81608 d (= 0.14671 c¢d™!) i rotacyjnego P,.; = 6.65380 d (= 0.15029
cd™1). Widma fourierowskie dla kolejnych czestotliwosci (na przyktadzie krzywej z 2011

r.) przedstawione sg na rysunku 5.24.
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Rysunek 5.24: Widma furierowskie dla kolejnych etapow ekstrakcji czestotliwosci z krzy-

wej predkosci radialnych 2011 dla gwiazdy v Peg, wykonane programem Period04.
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Tablica 5.14: Lista czestotliwosci i ich amplitudy uzyskanych z krzywych predkosci radial-
nych wykrytych przy uzyciu programu Period04. Analiza przedstawiona jest dla trzech

epok 2007, 2008, 2011 oraz dwoch potaczonych 2007-2008 oraz wszystkich 2007-2011. Dla

1

znalezionych czestotliwosci podane sa amplitudy w kms™", natomiast stosunki sygnatu do

szumu S/N podane sa tylko dla serii 2011.

2007 2008 2011 2007-2008 2007-2011

ed™! kms™! ed™! kms™! ed™! kms™! S/N ed™! kms! cd™! kms™!
fi 6.5893 3.3 5.7721 3.1 6.5891 3.3 135.74 6.5897 3.2 6.5898 3.3
f 0.3175 1.0 0.0922 2.6 0.9005 0.7 56.23 0.6848 1.3 0.0956 1.4
fs 0.8759 0.5 0.0570 1.0 0.7360 1.0 81.53 0.5357 0.5 0.1253 1.1
f, 21778 0.5 9.0407 0.5 0.1811 04 4852 2.8869 0.6 0.7177 0.5

ZUZA
Analiza predkosci radialnych serii 2011 przy pomocy kodu ZUZA, znajduje te same cztery
czestotliwodei: f; = 6.589329 £ 0.000479, f; = 0.900940 £ 0.000676, f3 = 0.737517 £
0.000562, f;, = 6.01628 4+ 0.00113 cd~!. Oscylacje te dobrze odpowiadaja znanym cze-
stotliwosciom f7, f$, fi, f2. Periodogramy dla kolejnych oscylacji przedstawione sa na
rysunku 5.25. Czestotliwoé¢ o dosé silnej amplitudzie zmian f3 = 0.737517 cd™! mozna
uznaé za wynik detekcji znanej f¢ = 0.7394 cd~!. Podobnie jak w przypadku detekcji
Period04, f; ~ 0.901 cd ! ma znaczaco mniejsza warto$é od f& = 0.91442 cd~!. Oba kody
znajduja czestotliwosé f; ~ 7.17 ed™!, cho¢ przy zastosowaniu mniejszego kroku probko-
wania (0.001 zamiast 0.01 cd™!) znajdowana jest wowczas czestotliwosé 8.1771 4 0.0012.
Crestotliwosci te naleza do trzech aliasow jednodniowych (panel Data-6f rysunku 5.25) o
poréwnywalnych amplitudach, z pikiem na 7.17 cd™! jako centralnym. Pik na okoto 8.17
cd™! ma zblizona warto$é¢ do czestotliwosei f, = 8.1861 cd~!. Z drugiej strony, zwicksze-
nie kroku probkowania w kodzie Period04 nie prowadzi do wykrycia piku na okoto 8.18
cd™!. Ostatnia z podanych czestotliwoéci dla serii 2011, f;p = 6.952351 £ 0.000615 cd !,
jest zblizona wartoscia do znanej f¢ = 6.9776 4 0.0005 cd~'. Jednakze, roznica pomiedzy
obiema wartoéciami przekracza podane bledy. Oscylacja f5 = 1.1285 cd™!, o wiekszej
amplitudzie zmiennosci niz znana czestotliwo$é okoto f; = 6.016 cd~!. Z czestotliwodci
1.1285 cd~! wynika okres okoto 21 h, czyli typowej separacji pomiedzy kolejnymi nocami

obserwacyjnymi.
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Seria 2007 oprocz glownej pulsacji wykazuje dwie dtugookresowe zmiennosci f; =
0.68080 + 0.00134 i f; = 0.8759 + 0.0013 ed™!, bliskie znanych wartosci f¢ = 0.6824 i
f&=0.8855 cd!.

W serii 2008 tylko czestotliwosé f; = 6.589 cd™! mozna zidentyfikowa¢ jako pulsacje
gwiazdy (mod radialny fundamentalny).

W dtugobazowej serii 2007-2008 znalezione sa trzy oscylacje {2 = 0.682247 4-0.000026,
f, = 0.909545 + 0.00008 i f5 = 6.029958 + 0.000057 cd~t. Ostatnia zmienno$¢ (fs) jest
poréwnywalna z czestotliwoscia f2, = 6.027340.0005 cd !, jako prawdopodobny sktadnik
rozszczepienia rotacyjnego (m = 1) modu dipolowego f¢ = 6.016 cd~!. Dodatkowo, w
serii tej wykrywana jest zmienno$é f; = 6.94475+0.00007 cd~! zblizona do f;g = 6.952351
cd™! (z serii 2011). Analiza danych z trzech lat (2007-2011) tez wskazuje na uprzednio
znaleziong czestotliwo$¢ fp = 6.029202 4= 0.000009 cd 1.

Tablica 5.15: Lista czestotliwosci i ich amplitudy uzyskanych z krzywych predkosci ra-
dialnych wykrytych przy uzyciu programu ZUZA. Analiza przedstawiona jest dla trzech
epok 2007, 2008, 2011 oraz dwoch potaczonych 2007-2008 oraz wszystkich 2007-2011. Dla

znalezionych czestotliwo$ci podane sa amplitudy zmiennosci.

2007 2008 2011 2007-2008 2007-2011

cd™! Power cd™! Power cd™! Power cd™! Power cd™! Power

f; 6.5898 217.4 6.5898 87.5 6.5893 701.3 6.5897 189.8 6.5829 226.8
fa 0.6808 155.3 0.5405 474.6 0.9009 259.2 0.6823 187.2 0.9093 80.0
f3 5.1265 26.8 6.1735 26.8 0.7375 117.9 1.5798 64.1 6.5986 57.9
f, 0.8759 27.5 5.0401 26.3 6.0163 53.2 0.9096 21.7 5.9994 31.4
fs 6.0514 24.6 7.3488 15.7 1.1285 75.3 6.0300 25.8 5.7700 24.6

W danych fotometrycznych znajdowane sg czestotliwosci ~ 0.07 — 0.06 cd™! z bardzo
niskimi amplitudami. Oscylacje te odpowiadaja okresom okoto 14 — 16 dni. Z kolei, w
danych spektroskopowych wykrywane sa wyzsze czestotliwoéci z zakresu 0.09 —0.08 cd ™,
z niskim S/N lub mala amplituda mocy. Zmiennosci te odpowiadaja okresom ~ 11 — 12
dni, ktore bardzo dobrze odtwarzaja wyrazne maksima w krzywej danych z 2011 roku. Jest

to nowy wynik uzyskany w niniejszej pracy. Jednakze, brak pelnego wyttumaczenia dla
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Rysunek 5.25: Widma fourierowskie dla kolejnych etapow ekstrakeji czestotliwosci z krzy-

wej predkosci radialnych 2011 dla gwiazdy v Peg, wykonane programem ZUZA.

tak niskich czestotliwosci. Najprawdopodobniej, czestotliwosci te nie naleza do pulsacji
gwiazdowej a mogg by¢ zwiazane z uktadem gwiazdy v Peg, np. z ruchem orbitalnym lub
innym zjawiskiem.

Modele sejsmiczne, dopasowujace dwie zidentyfikowane oscylacje f1 ~ 6.59 1 f5 ~ 6.02
cd™!, odpowiednio jako ¢ = 0 fundamentalny i £ = 1 mod g niskiego rzedu, wskazuja
na istnienie niewykrytych dotad pulsacji. Wynik ten stal si¢ powodem dla poszukiwan
nowych czestotliwosci. Dhugobazowe dane (serie 2007-2008 i 2007-1011) wykazuja wiele
dhugich przerw obserwacyjnych, a znalezione w tych krzywych czestotliwosci maja mate
amplitudy. Tylko kilka znalezionych czestotliwo$ci mozna poréwnaé do uprzednio znale-
zionych przez Handler et al. (2009). Kolejnos¢ detekeji pomiedzy kodami Period04 i ZUZA
spowodowana jest bliskoscig czestotliwosci do poziomu szumu. Algorytmy uzytych kodow
wykorzystuja rozne podejécia do wptywu szumu na znaleziong czestotliwos¢. Kod ZUZA
posiada lepsze rozwigzanie tego problemu, co réwniez mozna zauwazy¢ w mniej zaszu-
mionych periodogramach wykrytych czestotliwosci. Kod ten réwniez jest uzyteczniejszy
przy analizie fourierowskiej krzywych predkosci radialnych z mata iloscia punktow po-
miarowych. Dla wynikow otrzymanych kodem ZUZA, czestotliwosci o duzych amplitudach
mocy (> 50) znalezione w serii 2011 mozna przyjac¢ jako wynik detekcji pulsacji.

Dodatkowa dyskusja znalezionych oscylacji przeprowadzona jest w nastepnym roz-
dziale, przy astrosejsmologii tej gwiazdy. Na rysunku 5.26 przedstawione sa wybrane
czestotliwosci z analizy kodami Period04 i ZUZA (linie ciagle) w poréwnaniu ze znanymi

pulsacjami gwiazdy (linie przerywane). Poddane dalszej analizie zostana nastepujace cze-
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5.3 Widma oscylacji wybranych gwiazd

stotliwosci: typu SPB - 0.683, 0.876, 0.901 i 0.91 cd~! oraz typu 3 Cep - 6.0296, ~ 6.95
i 9.1224 cd™t. Sposérod podanych czestotliwosci, oscylacje typu SPB 0.901 cd ™! rowniez

mozna uznac¢ za nowa, wykryta w niniejszej pracy.

L DL L L L L L L L L L L UL ELER L
0.4 y Peg
0.3
0.2

0.1

1 2 3 4 5 6 7 8 9

frequency [cd]

Rysunek 5.26: Wybrane czestotliwosei (linie ciagle) znalezione przy pomocy kodow
Period04 i ZUZA przy analizie krzywych predkosci radialnych +Peg. Oscylacje porow-

nane sa ze znanymi pulsacjami gwiazdy (linie przerywane).

5.3.4 . Herculis

tHer (HD 160762) klasyfikowana jest jako typu SPB, spektroskopowo podwdjna o typie
widmowym B31V. Z wyznaczen Abt et al. (2002) wynika niska predkos¢ rotacji, vsini = 0
kms~!. Chapellier et al. (2000) badaja kilka serii obserwacji fotometrycznych i spektro-
skopowych. Dane sktadaja sie z kilkudziesieciu dni roztozonych w okresie 10 lat i uwzgled-
niaja obszerne dane z innych zrodet. Znalezionych jest kilka czestotliwo$ci, jednoznacznie
potwierdzona f; = 0.28671 cd™! i trzy dodatkowe: f, = 0.43 cd™! wykrywang w wieck-
szoéci badanych serii, f3 = 0.766 cd™! tylko w jednej serii oraz f; = 0.2483 cd~! tylko
w dlugobazowej i jednorodnej serii danych z Hipparcos’a. Periodogramy dla tych oscy-
lacji wskazuja takze na stabe piki w zakresie czestotliwosci 6 — 8 cd™! oraz powyzej 15
cd™!, lecz Chapellier et al. przypisuja je przejéciowym zjawiskom. Autorzy wyznaczaja
okres orbitalny P = 112.825(8) dni (= 0.008863 cd™!) o amplitudzie kilku kms™" i od-
powiadajacy temu okresowi ruch po bardzo eliptycznym torze (e = 0.55). Na podstawie
detekcji wysokich i niskich czestotliwoséci oraz pozycji na diagramie HR, proponowana
jest klasyfikacja gwiazdy jako hybrydy typu S Cep/SPB. W okresie 10 lat obserwowana

jest duza zmienno$¢ w amplitudzie jasno$ci. Wykryte przez Chapellier et al. zmiennosci
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podane sa w tabeli 5.16. Analiza krzywych jasnosci przez Handler (2009) nie potwierdza
zadnej z tych czestotliwosci, co mozna przypisa¢ zmianom amplitudy zauwazonym przez

poprzednich autorow.

Tablica 5.16: Czestotliwo$ci w cd™! wykryte przez Chapellier et al. (2000) dla ¢« Her.

S fa I3 fa
0.28671 0.43 0.766 0.2483

Wykorzystujac 0.5 metrowy teleskop PST (Poznan Spectroscopic Telescope) pod Po-
znaniem, przeprowadzone zostaty obserwacje w 2008 i 2010 roku. Uzyskanych jest w sumie
118 widm typu Echélle, w zakresie widmowym 4280 — 7500 A. W epoce 2008 znajduje sie
84 widm roztozonych w okresie 21 dni, natomiast w epoce 2010 zebrane sa 34 widma w
ciagu dwoch kolejnych nocy obserwacyjnych (tabela 5.17). Zmierzone wzgledne predkosci
radialne (wzgledem jednego z widm), wykorzystane sa do analizy fourierowskiej progra-
mami Period04 i ZUZA. Rozklad punktéw pomiarowych przedstawiony jest na rysunku
5.27, dla epoki 2008 na gérnym panelu i dla epoki 2010 na dolnym panelu. Ze wzgledu
na niejednorodny rozktad tych punktow analiza wykonana jest dla nastepujacych danych

serii obserwacyjnych:
e '08 — cala epoka 2008,
e 10 — cala epoka 2010,
e '08-'10 — dtugobazowa 2008 i 2010,
e 3d’08 — trzy kolejne noce obserwacyjne z 2008 r.,
e 3d’08-"10 — dlugobazowa 3d’08 i 2010,
e 4d’08 — cztery pierwsze noce obserwacyjne z 2008 r.,

e 4d’08-"10 — dlugobazowa 4d’08 i 2010.

5.3.4.1 Period04

Wyniki analizy przedstawione sa w tabeli 5.18, dla siedmiu rozwazanych serii obserwa-
cyjnych. W czterech seriach danych (08, ’08-’10, 3d’08-"10 i 4d’08-'10) znajdowana jest
czestotliwoé¢ z amplitudg > 1 kms™! okoto 0.55 cd™!, co odpowiada okresowi okoto 1.82

dnia. Czestotliwosé fy = 6.2 cd™! (dla serii '08-"10) z niska amplituda nalezy do zakresu, z
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Tablica 5.17: Charakterystyka serii widm dla ¢ Her, obserwacji przeprowadzonych pod
Poznaniem teleskopem PST w latach 2008 i 2010.

T T N Ny
2008 21 18 7 84
2000 2 8 2 34
AT Tiot  Niot
790 260 9 118
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Rysunek 5.27: Wzgledne predkosci radialne dla gwiazdy ¢ Her, dla dwoch epok obserwa-
cyjnych 2008 (gorny panel) i 2010 (dolny panel).

ktorego oscylacje przypisywane sa przejsciowej naturze przez Chapellier et al.. Dtugookre-
sowe zmiennosci (< 3 ¢d™!) sa wynikiem rozkladu punktow obserwacyjnych i z niskimi
stosunkami sygnatu do szumu (S/N < 3). Analiza serii 3d’08-10, ujawnia dwie oscylacje:
f; = 0.5577 cd™! (z amplituda 1.61) i oscylacje fo = 0.000648 c¢d~! (P ~ 1543 d - okolo
4.2 lat). Jednakze, po dopasowaniu obu czestotliwosci iteracje programu Period04 nie
zbiegaja sie. Z tego powodu f; nie jest uwzgledniana w wynikach tabeli 5.28. Analiza serii
"10 wykazuje czestotliwo$é 0.4682 cd~! o najwiekszej amplitudzie, ktorg przypisa¢ mozna
efektowi obserwacyjnemu. Oscylacja ta odpowiada okresowi ~ 2.14 d, ktory jest bliski
dwukrotnej wartosci okresu obserwacyjnego epoki 2010, okolo ~ 2.35 d. Zblizony okres
wynika z niepotwierdzonej czestotliwosci 0.43 cd ™!, wykrytej przez Chapellier et al. od-
powiadajacej wartosci ~ 2.33 d. Periodogramy dla kolejnych czestotliwosci znalezionych
w serii ‘08 (z najwieksza iloScia punktoéw pomiarowych) przedstawione sa na rysunku 5.28.

Widma amplitud posiadaja duze zaszumienie, a wykryte oscylacje maja wiele jednodnio-
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wych aliasow. Dla pozostatych badanych okresow obserwacyjnych widoczne jest wieksze
zaszumienie. W dwoch seriach, 3d’08 i 4d’08 wykryte sa czestotliwosci, odpowiednio
0.7607 i 0.7457 cd L.

Tablica 5.18: Lista wykrytych czestotliwosci i ich amplitudy dla analizy « Her, przepro-

wadzonej programem Period04.

Period04
08 10 ’08-"10 3d’08 3d’08-"10 4d’08 4d’08-"10
cd™! kms™! cd™! kms™! cd! kms™! cd! kms! cd! kms™! cd™! kms! cd”! kms!
f; 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 1.6

fo 1.2725 0.8 6.7248 0.1 0.0995 0.7 3.8078 0.1 0.3704 1.3  0.0931 3.2
f3 4.1481 0.4 1.4253 0.9 0.6477 0.7
f4 2.9033 0.2 6.2005 0.2
f5 9.7293 0.1 4.8405 0.2
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Rysunek 5.28: Widma fourierowskie amplitud zmiennosci znalezionych w krzywej pred-

kosci radialnych ¢ Her dla epoki '08, otrzymane programem Period04.

5.3.4.2 ZUZA

Dla uzyskania podobnej dokladnosci probkowania (jak przez Period04), analiza danych
z epoki 2008 i 2010 przeprowadzona jest z krokiem 0.001 cd~!, a pozostale serie obserwa-

cyjne z dokladnoécig 0.01 cd~!. Zebrane wyniki znalezionych czestotliwoéci przedstawione
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sa w tabeli 5.19. Analiza serii '08 potwierdza wystepowanie oscylacji okoto 0.55 cd ™!, na-
tomiast w pozostalych (poza '10) seriach z najwiekszymi amplitudami znajdowane sa
oscylacje 7z zakresu 0.74 — 0.78 cd~!. W serii '08 znalezione sa dwie zblizone czestotliwoéci
f; = 0.9221 4+ 0.0011 i f, = 0.9001 & 0.0015 cd~!, gdzie ostatnia wykazuje duzo aliasow
jednodniowych widocznych na rysunku 5.29 (panel Data-3f). Ostatnia czestotliwos¢ w tej
serii f5 = 0.192894:0.00002 cd !, odpowiadajaca okresowi okolo 5.2 dnia, moze wskazywac
na okres rotacji gwiazdy.

Ze wzgledu na duza niejednorodnosé rozktadu punktow pomiarowych w czasie jak i
w amplitudzie zmian, najodpowiedniejsze serie danych do analizy fourierowskiej to 4d’08
i 3d°08. Czestotliwosci znalezione w tych dwoch seriach to: 198 = 0.7528 + 0.0019 oraz
f3408 = (0.7784 £ 0.0156 cd~!. Wartosci te zgadzaja sie z oscylacjami znalezionymi w
poprzednim paragrafie: f}9% = 0.746 4 0.001 i 3% = 0.761 4 0.007 cd~!. Wyniki te
zbiezne sa z detekcja przez Chapellier et al. czestotliwosci f3 = 0.766 cd™! (tabela 5.16

na stronie 119).

Tablica 5.19: Lista wykrytych kolejnych czestotliwosci i ich amplitudy dla analizy ¢ Her,

przeprowadzonej programem ZUZA.

ZUZA
’08 ’10 ’08-"10 3d’08 3d’08-’10 4d°08 4d’08-"10
cd=! Power cd~! Power cd~! Power cd~! Power cd~! Power cd~! Power cd~! Power
f1 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 305.8
fa 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 25.8

f3 0.9221 22.7 2.5663 48.1 2.7602 12.7
fs 0.9004 21.8 4.1788 21.4
fs 0.1929 24.3 1.5227 11.2

Wybrane czestotliwoséci wykryte przez programy Period04 i ZUZA, lecz o niskich war-
tosciach S/N, uwzglednione sa przy konstruowaniu modeli sejsmicznych opisanych w roz-
dziale 6. Oscylacje te przedstawione sa na rysunku 5.30 (linie ciggle) w poréwnaniu ze
znanymi pulsacjami gwiazdy (linie przerywane). Wybrane czestotliwosci to: 0.468 cd™?

oraz grupa trzech oscylacji w poblizu 0.77 cd 1.

5.3.5 ( Cassiopeiae

¢ Cas (HD 3360) przypisuje sie typ widmowy B2IV i jasno$¢ wizualng V' = 3.67 mag,
pierwotnie sklasyfikowana jako 53 Per (Smith and Karp 1976). Gwiazdy tego typu wyka-
zuja zmiennosé profili linii z okresami rzedu jednego dnia, dopiero Waelkens (1991) zalicza
ja do nowej klasy gwiazd typu SPB. Lefever et al. (2010) podaje temperature 22 000 K i
log g = 3.8 oraz przewidywana predkoscia rotacji v sini = 1842 kms™!. Morel et al. (2008)
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Rysunek 5.29: Widma fourierowskie amplitud zmienno$ci znalezionych w krzywej pred-

kosci radialnych  Her dla epoki '08, otrzymane programem ZUZA.
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Rysunek 5.30: Wybrane czestotliwosei (linie ciagle) znalezione przy pomocy kodow
Period04 i ZUZA przy analizie krzywych predkosci radialnych ¢« Her. Oscylacje porow-

nane sa ze znanymi pulsacjami gwiazdy (linie przerywane).
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podaje podobna warto$¢ vsini oraz wyznaczona predko$é rotacji v, = 55 4= 28 kms™!.

Wynik otrzymany jest na podstawie oszacowan promienia z modeli ewolucyjnych oraz
zalozenia, iz powtarzajace sie zmiany w ultrafioletowych liniach wiatru moga by¢ identy-
fikowane z okresem rotacji. Pulsacja nieradialna gwiazdy wiazana jest z czestotliwoscia
f1 =0.64 cd™t, dla ktorej Neiner et al. (2003) szacuja stopieni pulsacji £ = 2 + 1. Rzedu
azymutalnego m nie wyznaczono, lecz autorzy sugeruja identyfikacje jako mod wsteczny
(m < 0). Dodatkowo, wykrywane sa w danych dwie stabe czestotliwosci f = 1.21 ed™?
(mozliwie pierwszy owerton f) oraz jednodniowy alias f = 1.64 cd™!'. Neiner et al.
potwierdzaja okres zmian pola magnetycznego z okresem 5.37045(8) dnia (f..; = 0.186
cd™1). Oszacowania temperatury efektywnej gwiazdy wskazuja na 20426 K, okoto 1000
K nizsza od wyniku niniejszej pracy 21449 K. Jasno$¢ (log L = 3.74 £ 0.16) podawana
przez Neiner et al. jest nizsza od warto$ci wyznaczonej w naszej pracy 3.89 4 0.07, lecz
w granicach bledow.

Predkosci radialne wyznaczone sa na podstawie obserwacji spektroskopowych wyko-
nanych 0.5 metrowym teleskopem PST i przedstawione na rysunku 5.31. Szczegdtowa
charakterystyka serii obserwacyjnych podana jest w tabeli 5.20. Dane zebrane sa dla
trzech epok: 2008 r., 2009 r. i 2010 r.. W 2008 roku zakres obserwacji obejmuje sze$¢ dni
roztozonych w okresie okoto 139 dni, w sumie 38 punktéw pomiarowych. W 2009 roku do-
stepna jest tylko jedna noc obserwacyjna z 10 widmami, natomiast w 2010 roku w okresie
okoto 12 dni obserwacje pokrywaja 3 noce. Wyznaczone predkosci radialne sa wzgledne,
tzn. za wzorzec przyjete jest jedno z widm, w tym przypadku drugi punkt z epoki 2009.
Predkosci korelowane sg w zakresie widmowym 4500 — 6000 A, z typowym btedem dla
epok 2008 i 2010 okolo £1 kms™!, natomiast dla pomiaréw z epoki 2009 bledy sa rzedu
0.1 — 0.2 kms~!. Dla poréwnania niezaleznie otrzymanych wynikéw, krzywe predkosci
radialnych analizowane sa programami Period04 i ZUZA, oddzielnie serie 2008 r. i 2010
r., (oznaczane ‘08 i '10), dlugobazowa trzech epok ('08 - ’10) oraz dlugobazowa danych
tylko z epok 2008 r. i 2010 r. ('08 & ’10).

Tablica 5.20: Charakterystyka serii widm dla ¢ Cas, obserwacji przeprowadzonych pod
Poznaniem w latach 2008 - 2010.

or T N Ny

2008 139 9 7 38

2009 0.09 2 2 10

2010 12 8 3 39
AT Tiot  Niot

888 20 12 87
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Rysunek 5.31: Rozktad wzglednych predkosci radialnych dla gwiazdy ( Cas, wykonane
dla trzech epok obserwacyjnych: zakres okoto 140 dni w 2008 r. (gorny panel), 1 noc w
2009 r. (Srodkowy panel) oraz zakres okoto 12 dni w 2010 r. (dolny panel).

5.3.5.1 Period04

Lista wykrytych czestotliwosci dla czterech rozwazanych serii danych, przedstawiona jest
w tabeli 5.21. Znaczaca wiekszo$¢ czestotliwosci ma bardzo niskie amplitudy (ponizej
0.30 kms™1) a wyznaczone stosunki sygnatu do szumu znacznie ponizej wartosci 4.0. Dwie
oscylacje wykryte sa powtornie w roznych seriach obserwacyjnych: ~ 0.91 ed™! (w serii
'08 i '10) oraz ~ 3.245 cd™! (w serii '10 i '08&’10). Przykladowe periodogramy dla
pieciu kolejnych czestotliwosci przedstawione sa na rysunku 5.32 dla epoki 2008, serii o
najwiekszej ilosci danych obserwacyjnych. Jednakze, piki oscylacji sa trudno odroznialne
od szumu.

Ze wzgledu na malg ilos¢ danych w szerokim zakresie czasowym i na roéznice w ampli-
tudach zmian predkosci radialnej, znalezione przez Period04 oscylacje nie mozna uznaé
za pulsacje gwiazdowe. Najlepiej jest rozdzieli¢ wyniki serii '08 na dwie czesci: pierwsze
~ 110 d i pozostate ~ 30 d. Oddzielnie dla obu czesci serii 08 odjeta jest usredniona pred-
kos¢ radialna. Predkosé ta obliczona jest osobno dla kazdego zakresu czasowego. Ponowna
analiza dostosowanej calej krzywej '08 podaje czestotliwo$é 1.3923 cd™! (A ~ 0.4 kms™1)
natomiast dla dlugobazowych krzywych ’08-10 i 08 & 10 otrzymuje sie, odpowiednio
0.0120 ed™! (A =1.4 kms™*) 1 0.9530 cd™! (A = 1.2 kms™!), z odpowiednimi stosunkami
sygnalu do szumu S/N = 2.0, 2.1 1 2.5. Kazda z tych czestotliwosci dopasowuje jedynie
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Tablica 5.21: Lista wykrytych czestotliwosci i ich amplitudy dla analizy ¢ Cas, przepro-
wadzonej programem Period04 dla czterech serii obserwacyjnych: ’08, '10, '08-10 oraz
'08&710.

Period04
08 10 '08-"10 '08&’10
cd™! kms™' cd™! kms™' ed™' kms! ed™! kms!
f; 0.9101 1.3 3.2438 0.4 0.0120 1.5 0.9092 1.3
fy 4.2993 0.2 87197 0.1 2.0507 0.3 3.2467 0.4

f5 9.2666 0.5 0.4112 0.6 4.9576 0.2
f, 5.1537 0.5 3.7902 0.3 9.6104 0.2
f5 9.9756 0.2 9.1816 0.1 9.7292 0.2
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Rysunek 5.32: Przykladowe periodogramy dla czestotliwosci wykrytych w krzywej pred-

kosci radialnych ¢ Cas dla epoki 2008, uzyskane programem Period04.
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krzywa sinusoidalng o odpowiednich okresach: 0.718 d, 83.3 d i 1.05 d, odtwarzajac $redni

rozktad punktow.

5.3.5.2 ZUZA

Dla identycznych ciaggéw czasowych wykonana jest analiza programem ZUZA, ktoérej wy-
niki podane sa w tabeli 5.22. Posréd znalezionych oscylacji tylko jedna czestotliwos¢ z
bardzo duza amplitudg sie powtarza w trzech seriach '08, ’08&’10 oraz ’08-"10, o $redniej
wartosci f; ~ 0.1902 cd~!. Dla serii 2008 kolejne znalezione zmienno$ci maja mate ampli-
tudy i nie odznaczaja sie wyraznie w widmach fourierowskich. Widma fourierowskie na
przyktadzie wykrytych czestotliwosci serii ‘08 przedstawione sg na rysunku 5.33. Pierwszy
periodogramy ujawnia pik zmienno$ci okolo 1.1 cd™! z amplitudami zmiennoséci > 100,
odpowiadajacy okresowi okoto 22 h co moze by¢ wynikiem rozktadu danych obserwacyj-
nych. W serii "08-"10 wykryty jest jednodniowy alias tej zmiennodci fy ~ 2.1 cd™!, jako
grupa oscylacji zauwazalna rowniez na periodogramie dla f; (panel Data rysunku 5.33).
Jeden z pikow odpowiada czestotliwosci ~ 2.09 cd™! co stanowi wielokrotno$é gtownej
oscylacji ~ 0.19 cd™! (11f;). Dodatkowy alias znajdowany jest takze w poblizu 0.1 cd~'.
Mozna wiec przyjac, ze jednodniowe aliasy tej czestotliwosci nie sa pulsacjami gwiazdy,
pomimo duzych amplitud zmienno$ci.

Czestotliwo$é f; = 0.1902 cd™! (P ~ 5.26 d) ma bardzo zblizong wartos¢ do przewi-
dywanej czestotliwodci rotacji fror &~ 0.186 cd™' (P = 5.38 d) podanej przez Neiner et
al. Roznica pomiedzy dwoma okresami oscylacji wynosi ~ 3 godziny. Czy réznica ta
spowodowana jest lepsza jakoscia danych obserwacyjnych Neiner et al., lub w ogole nie
jest zwiazana z rotacja? Na chwile obecna nie mozna poda¢ jednoznacznej odpowiedzi.
W niniejszej analizie predkosci radialnych nie znaleziono doktadnego odpowiednika dla
znanej czestotliwodci f = 0.64 cd™!. Wykryta jako czestotliwo$¢ o zblizonej wartosci w
serii '08-"10, f3 = 0.659 cd .

Sposrod czestotliwoscei znalezionych programem Period04, zadna nie moze by¢ uznana
za wynik pulsacji ( Cas. Zebrane pomiary spektroskopowe predkosci radialnych sg niewy-
starczajace do uzyskania wiazacych wynikow. W przypadku wynikéw kodu ZUZA, tylko
dwie czestotliwodci zastuguja na uwage. Pierwsza, znajdowana jest w kazdej dtugobazo-
wej serii obserwacyjnej z najwyzsza amplituda, ktora potencjalnie jest odpowiedzialna za
okres rotacji gwiazdy (~ 0.19 cd™!). Druga, o bardzo niskiej amplitudzie (okoto 5% gtow-
nej oscylacji) i o zblizonej wartosci do znanej pulsacji ¢ Cas (0.64 cd™!). Wynik Neiner et
al. identyfikuje pulsacje jako mod wsteczny (m < 0), przez co wykryta czestotliwos¢ w
niniejszej pracy (0.659 cd—') moze by¢ modem postepowym (m > 0) lub centralnym sktad-
nikiem (m = 0). Jak w przypadku danych spektroskopowych dwoch poprzednich gwiazd
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5.3 Widma oscylacji wybranych gwiazd

Tablica 5.22: Lista wykrytych czestotliwo$ci i ich amplitudy dla analizy ¢ Cas, przepro-
wadzonej programem ZUZA dla czterech serii obserwacyjnych: 08, '10, '08-"10 i '08&’10.

ZUZA
08 10 '08-"10 '08&’10
cd™! Power cd™! Power cd™! Power cd™! Power
f; 0.1905 173.0 1.0804 292.9 0.1900 349.4 0.1900 213.3
f 9.5058 8.0 9.8668 3.7 2.1102 32.7 3.4447 26.9

f3 99145 74 0.6590 16.7 8.9524 20.6
f, 94213 2.6 48153 9.5 1.2798 11.1
f5 7.2657 2.9 5.6609 7.7 9.0099 7.7
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Rysunek 5.33: Przyktadowe periodogramy dla czestotliwosci wykrytych w krzywej pred-
kosci radialnych ¢ Cas dla epoki 2008, uzyskane programem ZUZA.
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5.3 Widma oscylacji wybranych gwiazd

(vPeg i tHer), celem tej analizy jest znalezienie nowych czestotliwosci w poszukiwaniu

pulsacji hybrydowych typu § Cep/SPB. Wyniki analizy fourierowskiej zostana uwzgled-

nione przy modelach ewolucyjnych ¢ Cas, w nastepnym rozdziale. Wybrane czestotliwosci

przedstawione sa na rysunku 5.34 (linie ciagle) w poréwnaniu ze znana pulsacja gwiazdy

i jej prawdopodobnym pierwszym owertonem (linie przerywane). Wybrane czestotliwosci
to: 0.659, 0.91 i 3.45 cd.

0.4
0.3
0.2
0.1

( Cas

0.5

1.0

1.5

2.0

2.5 3.0

frequency [cd]

3.5

Rysunek 5.34: Wybrane czestotliwosei (linie ciagle) znalezione przy pomocy kodow

Period04 i ZUZA przy analizie krzywych predkosci radialnych ¢ Cas. Oscylacje porow-

nane sa ze znanymi pulsacjami gwiazdy (linie przerywane).
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Rozdzial 6

Astrosejsmologia wybranych gwiazd

6.1 Modele sejsmiczne

Modelowanie sejsmiczne polega na konstruowaniu modeli, ktérych oscylacje odpowiadaja
danym obserwacyjnym. Dotyczy to indywidualnych czestotliwosci (co najmniej kilku) jak
i zakresu wzbudzanych modow oscylacji. Modele uzyskiwane sa poprzez dobranie naste-
pujacych parametrow: zawartosci wodoru i metali (X, Z), catkowitej masy i temperatury
efektywnej (M, log Teg). W rozdziale tym, przedstawione modele v Eri i v Peg opieraja sie
na dopasowaniu kilku obserwowanych czestotliwosci, oraz ich stopnia pulsacji (¢) i rzedu
radialnego (n). Dopasowywane sa trzy obserwowane czestotliwosci, zatem zmianie ulegaja
trzy globalne parametry modelu. Zwyczajowo sa to kombinacje metalicznosci Z, masy
M i temperatury efektywnej T.¢, natomiast wybrana poczatkowa zawartos¢ wodoru jest
stala. Modelowanie sejsmiczne dla tych gwiazd nie uwzglednia rotacji, wiec nie rozwazane
jest dopasowanie rzedu azymutalnego (m) czestotliwosci nieradialnych. Dla gwiazd ¢ Her i
¢ Cas modele opieraja sie jedynie na oszacowaniach ewolucyjnych wzgledem wyznaczonej
pozycji na diagramie HR, temperatury efektywnej (logT.g) i jasnosci (log L). W mode-
lach gwiazd typu B ciagu gtéwnego, dla parametru konwekcji zalozona jest stata wartosé
ayrr = 0.5 oraz z reguly nie uwzglednia sie przestrzeliwania.

W celu oszacowania doktadnosci dopasowania modelu, wprowadzona jest wielko$é x? i
zdefiniowana jest jako suma kwadratow roznic czestotliwosci obserwowanej i modelowane;j

(O-C) wedlug wzoru:

n

X=> (fé - ffﬁ)

i=1

y (6.1)

%
m?

We wzorze f! i odpowiednio oznaczaja i-te czestotliwoéci obserwacyjne i modelo-
wane. Wspoltezynnik ten liczony jest dla pieciu czestotliwosei pulsacji (n = 5), trzech
dopasowanych i dwoch dodatkowych posiadajacych wzglednie pewne identyfikacje modow
(wszystkie typu 8 Cep). Trzy pierwsze pulsacje w zbudowanych modelach dopasowane sa

z dokltadnoscig rzedu 1072 — 10™* cd~!. Z rodziny skonstruowanych modeli, w ktorych
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6.2 Zmiany nieprzezroczystosci

dopasowane sg trzy czestotliwosci i rézniacych sie parametrami Z, M, T,g, wybierany jest

model z najmniejszym odchyleniem 2.

6.2 Zmiany nieprzezroczystosci

Czes¢ wynikow przedstawionych w dalszej czeéci rozdzialu opiera sie na wprowadze-
niu zmian nieprzezroczysto$ci w jednym lub w dwodch obszarach otoczki gwiazdowe;.
Zmiany nieprzezroczysto$ci wprowadzane sa w celu otrzymania lepszego dopasowania
obserwowanych czestotliwosci oraz niestabilnosci odpowiednich modéw oscylacji. W pa-
ragrafie tym, przedstawiony jest opis wprowadzenia zmian nieprzezroczystosci do kodu
ewolucyjnego Warsaw-New Jersey. W tym celu wykorzystywana jest funkcja w postaci
f(z) = b-exp|—a(xr — x9)?. Parametr b opisuje amplitude zmian, parametr a decyduje
o ksztalcie profilu amplitudy zmian (jego szeroko$¢), natomiast g jest lokalizacja maksi-
mum funkcji. Funkcja ta implementowana jest do kodu przy obliczeniach s dla modelu
poczatkowego (na ZAMS) o zadanych parametrach poczatkowych, w postaci nastepuja-

cego wzoru:
Kmod = K * [1 4 b g llogT—logTo)? , (6.2)

Potozenie punktu log Ty dobierane jest w zalezno$ci od budowanego modelu, zmieniajace
sie w zakresie log Ty = 5.3—5.45 w poblizu maksimum Z-bump’u. Jako podstawowa przyj-
mowana jest wartos¢ log Ty = 5.35. Punkt ten zwigzany jest z warstwa, w ktorej pochodna
kr = (0log k/0logT) jest najszybciej rosnaca na zewnatrz funkcja, tzn. z najwiekszym
wkladem do wzbudzania pulsacji typu 5 Cepi SPB. Réwnoczes$nie, w niektorych modelach
wprowadzona jest modyfikacja x w innym miejscu otoczki. Wowcezas, maksimum funkeji
typowo zaktadany jest dla wartosci log Ty = 6.3, w poblizu maksimum nieprzezroczy-
stosci DOB. W celu prawidlowego uwzglednienia wprowadzonych zmian, konieczne jest
rowniez zmodyfikowanie obliczanej w kodzie pochodnej kr. Po zrézniczkowaniu wzoru

6.2 wzgledem logT" otrzymywana jest nastepujaca zaleznos¢:

B o1 logT — log Ty
KTmod = K — 2l0ge - a- L callogT—log o) 4 1

(6.3)

Dla tak przyjetej formy modyfikacji x, warto$¢ b = 1 odpowiada dwukrotnemu wzrostowi
nieprzezroczystosci w punkcie log 7y, W przypadku parametru odpowiadajacego za sze-
roko$¢ profilu amplitudy zmian, przyjeta standardowa warto$¢ a = 30. Jednakze, w kilku

modelach sejsmicznych uzywane sg inne wartosci.
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6.3 v Eridani

6.3.1 Modele bez zmian nieprzezroczystosci

Podstawa w budowaniu modeli sejsmicznych v Eri jest odtworzenie trzech obserwowanych
czestotliwodci: f; = 5.7633 cd™!, f4 = 5.6372 cd ! i fs = 6.2438 cd~!. Podane informacje
w tabeli 5.8 (na stronie 103) identyfikuja te trzy czestotliwosci jako mod radialny funda-
mentalny (p;), dipolowy grawitacyjny (g1) oraz dipolowy akustyczny (p;), odpowiednio.
Dwa mody dipolowe sa centralnymi sktadnikami trypletow, ktorych sktadniki o rzedach
azymutalnych m # 0 nie sa brane pod uwage ze wzgledu na zalozenie v,,;, = 0 kms™!.
Otrzymane modele poréwnywane sa z obserwacyjna pozycja gwiazdy na diagramie HR,
na podstawie wartosci podanych w tabeli 4.3 (strona 60) z nastepujaca temperatura i
jasnoscia:

log T = 4.3437 £0.0065, log L/Ls = 3.7676 + 0.1534. (6.4)

Obliczenia przeprowadzone sa z uzyciem trzech mieszanek chemicznych GN93, A04 i
A09. Modele policzono ze standardowymi i zmodyfikowanymi x jak przedstawione sa w ta-
beli 6.1. Tablice OPAL powoduja, ze modele sejsmiczne posiadajag temperatury efektywne
i jasnosci nieznacznie wypadajace poza btad 1o na diagramie HR, patrz lewy panel na ry-
sunku 6.1. Posrod wynikow OPAL dla r6znych mieszanek pierwiastkow chemicznych nie
ma duzych zmian w fundamentalnych parametrach modeli, co widoczne jest w podobnych
Sciezkach ewolucyjnych. Masy tych modeli wypadaja w zakresie 9.8 — 9.9 M, dla tem-
peratur log Tig ~ 4.35 i jasnoéci log L ~ 3.96. Roznica w otrzymanych metalicznosciach
modeli jest rzedu 1073 z wartoéciami z zakresu Z = 0.0140 — 0.0155. Z drugiej strony,
modele zbudowane przy uzyciu tablic OP maja obnizone masy, temperatury i jasnosci
w stosunku do wynikow OPAL, lecz z wyzszymi metalicznosciami Z ~ 0.018 — 0.019).
Zaleta modeli OP jest to, ze znajduja sie blizej btedu obserwacyjnego 1o, jak zaznaczone
jest na rysunku 6.1 (prawy panel).

Podany w tabeli parametr x? liczony jest dla nastepujacych czestotliwosci: trzech do-
pasowywanych (f1, f1 1 fs) oraz f5 = 7.8982 cd™! jako modu ¢ = 1,p, oraz fg = 7.2009
cd™! jako modu ¢ = 2,p;. Dla dwoch ostatnich czestotliwosci sa to identyfikacje modow
wskazane sa juz przez Pamyatnykh et al. (2004). Teoretyczna czestotliwosé modu pe
wynosi powyzej 8 cd™!, to znaczy jest znacznie wyzsza od obserwacyjnej (7.8982 cd™1),
zarowno w modelach OPAL jak i OP. Dopasowanie modu kwadrupolowego p; jest lepsze
przy uzyciu tablic OP. Sposrod podanych modeli standardowych, na podstawie x?, jedynie
dwa najlepiej odtwarzaja pie¢ obserwowanych czestotliwosci (modele No.51 6). Te wyniki
otrzymane sg przy uzyciu tablic OP dla mieszanek A04 i A09. Indywidualne dopasowanie

dwoch dodatkowych czestotliwosei (f5 1 f3) jest gorsze niz dla trzech modelowanych, rzedu
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Tablica 6.1: Zestawienie modeli sejsmicznych gwiazdy v Eri omoéwionych w tekscie, zbudo-
wane na podstawie dopasowania trzech czestotliwosci fi, f4 1 fg, odpowiednio jako mody
¢ =0,p1, £ =1,g1i¢ = 1,p;. Podane sa podstawowe parametry modeli oraz doktadnosé¢
dopasowania dla pieciu czestotliwosci wyrazana parametrem 2. Dwie dodatkowe czesto-
tliwosci uwzglednione przy x? to f5 ({ = 1,p2) i fs (£ = 2,ps). Ostatnia kolumna podaje
ogblng informacje na temat modyfikacji nieprzezroczystosci wprowadzonych w otoczkach
modeli, procentowy wzrost s oraz obszar, w ktérym jest zmienione (#° - Z bump; POP -

Deep Opacity Bump).

Model & mix. X Z Myrs M/Mg logTes logL/Lg X2 info.
standardowe
No.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 —

zmodyfikowane x

No.7 OP A04 0.70 0.0178 17.271 9.674 4.33766 3.9038 0.004661 50% 2°
No.& OP A04 0.70 0.0171 17.030 9.732 4.33998 3.9169 0.000364 50% 2°
No9 OP A04 0.69 0.0174 16.680 9.641 4.34110 3.9190 0.000318 50% 2°

No.10 OP  A04 0.70 0.0159 16.668 9.798 4.34604 3.9333 0.031656 10% PoB
No.1l OP A04 0.70 0.0174 17.170 9.701 4.33863 3.9109 0.000406 50% Z4°, -1% POB
No.12 OP  A09 0.70 0.0170 17.141 9.713 4.34127 3.9139 0.016684 5% DOB

10~* e¢d~!. Dla wynikéw OPAL brak jest niestabilnosci modéw oscylacji dla czestotliwo-
$ci powyzej ~ 8 cd~!. Z kolei, dla modeli standardowych OP, granica ta obniza sie do
~ 7.5 cd™!. W obszarze oscylacji typu SPB, niestabilno$¢ wystepuje jedynie dla modow
¢ = 2 (lub wyzszych stopni) modeli OP. Z uzyciem obu tablic nieprzezroczystosci nie
ma wzbudzanych dipolowych modéw grawitacyjnych dla dwoch czestotliwosci fa = 0.43
cd™li fp = 0.61 cd™!, tylko fp jest odtwarzana przez mody kwadrupolowe modeli OP.
Jednakze, wyniki astrosejsmologii zespolonej (Daszyriska-Daszkiewicz and Walczak 2010)
wskazuja, 7e fa jest modem ¢ = 1. Zadna kombinacja standardowych tablic nieprze-
zroczystosci i mieszanek chemicznych nie wzbudza modow dipolowych. Identyfikacja tej
czestotliwodci z modami o wyzszych stopniach, ¢ > 3, powoduje jeszcze wieksza rozbiez-
no$¢ z obliczeniami teoretycznymi. Im wyzszy stopien pulsacji modéw grawitacyjnych,
tym ku wyzszym czestotliwosciom przesuniete jest maksimum krzywej tempa wzrostu
(n). Widoczne jest to takze dla dwoch najnizszych nieradialnych modow (rysunek 6.2),
odpowiednio standardowe modele OPAL (lewy panel) i OP (prawy panel).

Przestrzeliwanie z konwektywnego jadra gwiazdy implementowane wedtug wzoru 4.1
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Rysunek 6.1: Potozenie modeli sejsmicznych v Eri policzonych dla standardowych tablic

nieprzezroczystosci OPAL (lewy panel) i OP (prawy panel), por6wnane 7 obserwacyjnymi

btedami.
ciezkich GN93, A04 i A09.

Podane wyniki sa dla trzech dostepnych mieszanek zawartosci pierwiastkow
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Rysunek 6.2: Teoretyczne widma oscylacji modeli v Eri policzone dla standardowych ta-

blic nieprzezroczystosci OPAL (lewy panel) i OP (prawy panel). Wyniki podane sa dla

trzech mieszanek zawartosci pierwiastkow ciezkich GN93, A04 i A09. Linie pionowe de-

monstruja obserwowane widmo oscylacji w skali logarytmicznej, ktorej nie pokazano.
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(na stronie 38), powoduje obnizenie jasnosci, temperatury modelu oraz wydtuzenie fazy
ciaggu gtownego. Uzyskany model wciaz pozostaje wewnatrz bltedu lo pozycji na dia-
gramie HR. Wprowadzone przez Dziembowski and Pamyatnykh (2008) przestrzeliwanie
opisywane jest dwoma parametrami, parametru «,, oraz wyktadnika w. W modelu z
parametrami «,, = 0.1 1w = 8.0, lepiej dopasowana jest czestotliwosé¢ f5 (jako £ =1 ps) z
fo— fm = —0.0853 niz w standardowym modelu No.5 (f, — f,, = —0.1273). Zastosowane
zmiany przestrzeliwania wplywaja takze na lepsze dopasowanie czestotliwosci fs (¢ = 2
p1) Zz fo — fm = —0.0160.

Przeglad modeli sejsmicznych dla X # 0.70 przeprowadzony przez Ausseloos et al.
(2004) wykonany jest przy uzyciu tablic OPAL oraz mieszanki GN93. Autorzy buduja
modele sejsmiczne jednoczesnie dopasowujac cztery czestotliwosci f1, fi fo 1 f5, identyfiko-
wanych z tymi samymi modami oscylacji jak w niniejszej pracy. Jednakze, dla uzyskania
niestabilnosci dla modelowanych czestotliwosci konieczne sa ekstremalne wartosci prze-
strzeliwania ay, ~ 0.28 i zawarto$ci wodoru X = 0.5. Aby wszystkie te cztery oscylacje
byly wzbudzane dla X = 0.70, autorzy znajduja, ze wymagany jest czterokrotny wzrost
zawartosci zelaza w mieszance GN93.

Suéarez et al. (2009) przeprowadzaja szczegdlowa sejsmologie zakladajac, iz w wid-
mie czestotliwosci wszystkie obserwowane tryplety czestotliwo$ci spowodowane sa roz-
szczepieniem rotacyjnym: dipolowe mody g1 (fs, fi, f2), p1 (fi2, fs, f7) oraz pay (fs,
fo, fi0)- Uwzgledniaja rotacje jednorodna i roznicowa, autorzy szukaja odpowiedniego
modelu na podstawie obserwacyjnych oszacowan temperatury efektywnej i jasnosci. Za-
tozona poczatkowa zawartos¢ wodoru i przestrzeliwania (X = 0.5, a,, = 0.28) oparta jest
na najlepszym modelu Ausseloos et al. (2004). We wszystkich modelach przewidywane
rozszczepienie modu po jest wieksze niz wynika to z obserwacji. Jak pokazane jest w
poprzednim rozdziale przy omawianiu widma oscylacji v Eri, odlegtosci pomiedzy sktad-
nikami trypletu dipolowego py sa mniejsze niz dla modoéow g; i p;. Dodatkowo, odlegtosci
w czestotliwosci sa asymetryczne i odwrotne dla trypletu pe, tzn. |fo — f5| > |fo — fiol,
pomiedzy skladnikiem centralnym (m = 0) i m = —1. W przypadku modow g; i py,
wieksze rozszczepienie wystepuje pomiedzy sktadnikami m = +1 a centralnymi, odpo-
wiednio fy i fs. Wynik ten wyklucza przynaleznosé sktadnikow trypletu (fs, fo, fi0) do
jednego rozszczepionego rotacyjnie modu. Suarez et al. przypisuja ten wynik bltednemu
opisowi profilu rotacji gwiazdy. Najlepsze ich modele przewiduja masy gwiazdy nieco
powyzej 7 M oraz wiek ponizej 15 Myr. W pordéwnaniu, modele sejsmiczne opisane w
niniejszej pracy posiadaja masy ~ 9.5 My i wiek = 16 Myrs. Do$¢ rozne wyniki glownie

spowodowane s3 innymi warto$ciami X i przestrzeliwania.
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6.3.2 Modele ze zmianami nieprzezroczystosci

Glownym celem modyfikacji & w modelach sejsmicznych jest uzyskanie wiekszej niesta-
bilnosci dla oscylacji teoretycznych, gtéwnie w obszarze wysokich modéw grawitacyjnych
¢ = 1 oraz w obszarze modéw akustycznych dla czestotliwoéci > 7.5 cd™!. Zmiany &
dokonywane sa w dwoch obszarach otoczki: (i) w strefie wzbudzania pulsacji typu § Cep i
SPB, tzn. w obszarze garbu nieprzezroczystosci Z-bump oraz (ii) w gltebszych warstwach
otoczki w okolicach drugiego garbu nieprzezroczystosci DOB (Deep Opacity Bump), we-
dhug wzoréw 6.2 1 6.3. Dodatkowo, zmiany nieprzezroczystosci maja na celu sprawdzenie
wplywu na czestotliwo$é modu ¢ = 1,ps i uzyskanie jej lepszego dopasowania do obserwo-
wanej czestotliwosci f5. W pierwszym kroku sprawdzany jest wpltyw zmian, niezaleznie w
Z-bump i w DOB, na czestotliwos¢é modu ps. W drugim kroku szacowane sa wymagane
zmiany w celu uzyskania najlepszego dopasowania. Preferowana jest doktadnosé dopa-
sowania oscylacji tego samego rzedu co dla trzech modelowanych czestotliwosci (~ 107*
cd™h).

Na rysunku 6.3 przedstawiony jest model sejsmiczny, w ktérym wprowadzony jest 50-
0% wzrost k w obszarze Z-bump (parametr b = 0.5). Maksimum wprowadzonej zmiany
znajduje sie przy temperaturze logT = 5.35 oraz wartosci parametru a = 30, model No.7
w tabeli 6.1. Pomimo znacznego wzrostu x, powoduje to jedynie odtworzenie obserwo-
wanej niestabilnosci w obszarze najwyzszych czestotliwosci, natomiast dipolowe mody g
wysokiego rzedu pozostaja wciaz stabilne. W modelu No.7 czestotliwo$¢ modu dipolowego
p2 wynosi 7.9661 cd ™!, z roznica f, — f,, = —0.0679. Dokladnoé¢ dopasowania dla catego
modelu jest wysoka i wynosi x? = 0.0047, o rzad wielkoéci lepsza niz modelu standardo-
wego (No.5). Przesuniecie maksimum profilu zmian do nieco glebszych warstw otoczki,
przy temperaturze logT" = 5.45, powoduje wzrost niestabilnoéci dla modow grawitacyj-
nych typu SPB. Powoduje to wzbudzanie dipolowych oscylacji w poblizu obserwowanych
czestotliwodéci fa i fg. Z drugiej strony, dla pulsacji typu 8 Cep obnizony jest parametr
wzrostu 7, lecz pozostawiajac mody nadal wzbudzone. Uwzgledniajac efekty potozenia
maksimum profilu oraz jego szerokosci, zbudowany model No.8 ma bardzo dobrze dopaso-
wany mod dipolowy ps. Réznica f, — f, dla tego modu jest niska i wynosi —0.0057 cd ™!,
dajac bardzo dobre dopasowanie calego modelu No.8 (x? = 0.0004). Przyjete parametry
zmian nieprzezroczystosci to wzrost x o 50% przy temperaturze logT = 5.45 i parame-
trze a = 15. Zmiany przebiegu nieprzezroczystosci w otoczkach trzech modeli No.5, No.7
i No.8 przedstawione sg na rysunku 6.4, odpowiednio linig kropkowanga, przerywang i
ciaggla.

Model No.8 przyjety jest jako wynik wejsciowy dla doktadniejszego dopasowania fs,
zakladajac niestandardowa zawarto$¢ wodoru X = 0.69. Nowy model No.9 najlepiej

dopasowuje cztery obserwowane pulsacje, sposrod wszystkich zbudowanych modeli. Dla
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Rysunek 6.3: Teoretyczne widmo oscylacji modelu v Eri, dla ktorych wprowadzone
sa zmiany nieprzezroczystosci w obszarze Z-bump (50%) z maksimum amplitudy przy
logT = 5.35 (No.7) i logT = 5.45 (No.8). Oba wyniki poréwnane sa ze standardowym
modelem OP A04 (No.5).
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Rysunek 6.4: Zmiany log x w modelach sejsmicznych, dla ktorych wprowadzone sa zmiany
nieprzezroczystosci w obszarze Z-bump (50%) z maksimum amplitudy przy logT = 5.35
(No.7) i logT" = 5.45 (No.8). Oba wyniki poréwnane sa ze standardowym modelem OP
A04 (No.5).

czestotliwosci fg jako ¢ = 2 p; dokladno$é dopasowania jest nizsza niz dla pozostalych
czterech oscylacji i wynosi f, — f,, = +0.0178. Model ten w poréwnaniu ze standardem
OP A04, przedstawiony jest na rysunku 6.5. W modelu No.9 wzbudzany jest caly zakres
czestotliwosci typu S Cep/SPB, odtwarzajac pie¢ z obserwowanych pikow oscylacji. Prze-
bieg zmian log x wewnatrz otoczki modelu No.9 podany jest na rysunku 6.6. Zwiekszenie
zawarto$ci wodoru do X = 0.74, negatywnie wplywa na niestabilno$¢ modéw oscylacji
zmniejszajac wartoS¢ parametru 7.

Niezaleznie (od zmian w Z-bump) oszacowany jest efekt zmian nieprzezroczystosci w
obszarze garbu DOB na dopasowanie modu dipolowego po, z maksimum przy tempera-
turze logT = 6.3. Wprowadzona modyfikacja jest rzedu 10-u% (b = 0.1, a = 30), a
uzyskany model sejsmiczny No.10 przedstawiony jest na rysunku 6.7. Modyfikacja gte-
bokich warstw otoczki powoduje, ze wymagane jest znaczne obnizenie metalicznosci do
Z = 0.0159 1 jednoczesny wzrost parametrow globalnych M, log T.g ilog L. 7 tego wzgledu
ich wartosci sa zblizone do otrzymywanych przez modele OPAL. Obnizenie metalicznosci
wplywa na obnizenie wartosci log x w caltym zakresie temperatur, rysunek 6.8. W modelu
tym, czestotliwos¢ modu dipolowego ps wciaz pozostaje wyzsza niz dla standardu (No.5),
co rowniez dotyczy modu kwadrupolowego p;. Stabe dopasowanie pieciu wybranych cze-
stotliwoéci odwzorowuje duza warto$¢ parametru y? = 0.0317. Podwyzszenie k w DOB
powoduje zmniejszenie Z, co wptywa na obnizenie niestabilnosci w obszarze modow gra-
witacyjnych. Oscylacje ¢ = 2 wciaz sa wzbudzane, a dla modow akustycznych parametr

n pozostaje nieznacznie zmieniony w poréwnaniu do standardu (No.5).
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Rysunek 6.5: Teoretyczne widmo oscylacji modelu v Eri, w ktorym wprowadzone sg

zmiany nieprzezroczystosci w obszarze Z-bump z maksimum amplitudy 50-u% przy

log T = 5.45 oraz dla niestandardowej zawartosci wodoru X = 0.69 (No.9).

0.8 «kOPA04
N0.9, X=0.69

-+ No0.5, X=0.70

log k

log T

Rysunek 6.6: Zmiany logx w modelu, W ktoérego wprowadzone sa zmiany nieprzezro-

czystos$ci w obszarze Z-bump z maksimum amplitudy 50-u% przy logT = 5.45 oraz dla

niestandardowej zawartosci wodoru X = 0.69 (No.9).
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Rysunek 6.7: Teoretyczne widmo oscylacji modelu v Eri, w ktorym wprowadzone sg

zmiany nieprzezroczystosci w obszarze DOB z maksimum amplitudy 10-u% przy log T =

6.30 (No.10).

log k
‘l“l“l‘l‘l111111111111111lA

L1

log T

Rysunek 6.8: Zmiany log x dla modelu No.10, w ktorym wprowadzone sa zmiany nieprze-

zroczystosci w obszarze DOB z maksimum amplitudy 10-u% przy logT = 6.30.
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Biorac pod uwage efekty wprowadzanych zmian, po przez jednoczesng modyfikacje Z-
bump i DOB, mozna uzyska¢ dopasowanie modu dipolowego p;. W tym celu wymagane
jest zmniejszenie k przy temperaturze okoto 2 milionéw stopni. Punktem wyjéciowym jest
model No.8, ze wzrostem x 0 50% przy logT' = 5.45, a wymagane zmiany w DOB to obni-
zenie nieprzezroczystosci o 1%. Wynik ten przedstawiony jest jako model No.11, dopaso-
wujacy cztery czestotliwosci z podobna dokladnoscia co w modelu No.9 (x? ~ 4 x 107%).
Na rysunku 6.9 przedstawiony jest model sejsmiczny No.11 w poréwnaniu z standardem
OP A04. Lokalizacja tego modelu na diagramie HR przedstawiona jest na rysunku 6.11.
Dodatkowo, podane sa pozycje modeli: No.7 - kwadrat (50% w Z-bump), No.9 - trojkat
prosty (najlepsze dopasowanie z X = 0.69) i No.10 - odwrocony trojkat (10% w DOB).
Wprowadzone jednoczesne modyfikacje Z-bump i DOB w petni odtwarzaja zakres obser-
wowanych pulsacji w widmie gwiazdy v Eri jak i dopasowuja duza ilosé obserwowanych
oscylacji. Dopasowanie dla dwoch modoéw grawitacyjnych jest rzedu 1072 cd™!, f4 jako
¢ =11 fg jako £ = 2. Poza dopasowanymi czestotliwo$ciami, wszystkie zbudowane mo-
dele, nie maja wzbudzonej obserwowanej oscylacji fi; = 6.73 cd™!, ani przez mody ¢ = 1
ani ¢ = 2. Najblizsza mozliwg identyfikacja jest czestotliwoé¢ modu ¢ = 4 p,, okoto 6.68
cd™!. Z drugiej strony, w kazdym modelu obliczenia teoretyczne przewiduja dwie niesta-
bilne oscylacje ¢ = 2 w poblizu 4 cd~!, ktére nie maja odpowiednikéw obserwacyjnych.
Podobnie jest z teoretyczng oscylacja £ = 2 ~ 5.7 cd™!, dla ktorej brak poréwnania z
pikiem pulsacji v Eri. Rysunek 6.10 przedstawia przebieg zmian log £ w modelu No.11, w
poroéwnaniu ze standardowym modelem No.5. Uzyskany profil garbu Z-bump jest szerszy
od strony gtebszych warstw otoczki (logT ~ 5.5). Poza warstwami powierzchniowymi
nieprzezroczystos¢ w modelu No.11 jest nizsza o kilka procent.

Badane przez Montalban and Miglio (2008) roznice pomiedzy danymi OPAL i OP,
przy temperaturze miliona stopni wynosza okoto kilka procent. Zwigkszenie nieprzezro-
czystosci w tym obszarze powoduje, ze modele sejsmiczne gwiazd typu o Sct znajduja
sie blizej obserwowanych pozycji na diagramie HR. Podobny wynik pokazany jest przez
Lenz et al. (2010) na przykladzie gwiazdy 44 Tau, dla ktoérej modele sejsmiczne niemal
idealnie odtwarzaja obserwowane widmo oscylacji. W otoczce modelu v Eri z uzyciem
tablic OP i sktadu A09, przy temperaturze logT = 6.0 zwiekszona jest nieprzezroczystosé
0 5% (No.12). Modyfikacja ta w tak masywnym modelu nie ma znaczacego wplywu na
wartosci czestotliwo$ci, pozostawiajac niestabilnos¢ modoéw (wartosé ) na podobnym po-
ziomie co w standardowym modelu No.6 (OP A09). Dokladniejsza analiza pokazuje tylko
niewielkie obnizenie parametru 7 dla czestotliwosci typu SPB (rysunek 6.12). Przebieg
log k w otoczce modelu (6.13) wskazuje tylko na nieznaczna roznice nieprzezroczystosci
w calym zakresie temperatur. Przy temperaturze miliona stopni, w obszarze modyfikacji,

widoczna jest zbiezno$¢ wartosci log k dla obu modeli otoczek (No.6 i No.12). W wyniku
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Rysunek 6.9: Teoretyczne widmo oscylacji modelu v Eri, dla ktorego wprowadzone sg

zmiany nieprzezroczystosci, jednoczesnie w obszarze Z-bump (50%) i DOB (—1%).

log k

log T

Rysunek 6.10: Zmiany log x w najlepszym modelu sejsmicznym v Eri, w ktérym wpro-

wadzone sa zmiany nieprzezroczystosci, jednoczesnie w obszarze Z-bump (50%) i DOB

(—1%).
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Rysunek 6.11: Potozenie modelu No.11 na diagramie HR wraz ze $ciezka ewolucyjna (kolor
czerwony), w porownaniu z obserwacyjnymi bledami v Eri. Dodatkowo przedstawione sa
pozycje modeli No.7 (kwadrat), No.9 (prosty trojkat) i No.10 (odwrécony trojkat).

tej modyfikacji k model No.12 przesuwa sie nieznacznie ku wyzszej temperaturze efek-

tywnej i jasnosci na diagramie HR, pozostajac marginalnie w btedzie obserwacyjnym 1lo.

6.3.3 Dyskusja wynikéw

Najlepszy model sejsmiczny uzyskany przez modyfikacje nieprzezroczysto$ci wokot Z-
bump i DOB (No.11), bardzo dobrze dopasowuje cztery czestotliwosci typu 5 Cep. Po-
przez zmiany k uzyskana jest niestabilno$¢ dla najnizszej obserwowanej pulsacji typu SPB,
ktora z wykorzystaniem standardowych tablic OPAL badz OP jest stabilna. Dodatkowo,
model ten dobrze zgadza sie z pozycja gwiazdy na diagramie HR. Jednakze, model wska-
zuje na problem z nieprzezroczystoscig. Bez tych zmian s rzedu kilkudziesieciu procent
nie jesteSmy w stanie uzyska¢ niestabilnosci dla catego obserwowanego zakresu pulsacji.
Nieco inne podejécie do sejsmologii hybrydy v Eri przedstawione jest przez Daszynska-
Daszkiewicz et al. (2005) z uzyciem tablic OPAL i OP oraz mieszanki GN93. Metoda
ta oprocz dopasowania czestotliwosci pulsacji, dodatkowo wymaga dopasowania zespo-
lonego parametru f*, ktory jak autorzy opisuja jest bardzo czuly na zawartos$¢ metali
w obszarze napedzania jak i na wybor tablic nieprzezroczystosci (OPAL i OP). Najlep-

sze dopasowanie mozna uzyska¢ z nieprzezroczystosciami pomiedzy obiema tablicami z
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Rysunek 6.12: Teoretyczne widmo oscylacji modelu v Eri, dla ktérego wprowadzone sg

zmiany nieprzezroczystosci, w obszarze DOB przy temperaturze logT = 6.0 (5%).

log k

log T

Rysunek 6.13: Zmiany log x w najlepszym modelu sejsmicznym v Eri, w ktérym wpro-

wadzone s3 zmiany nieprzezroczystosci, w obszarze DOB przy temperaturze logT = 6.0

(5%).
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przestrzeliwaniem okoto a,, ~ 0.1. Nowe wyniki astrosejsmologii zespolonej przedsta-
wione przez Daszynska-Daszkiewicz and Walczak (2010) wykorzystuja nowsza mieszanke
chemiczng A04. Dopasowujac parametr f* i stopiei ¢ do pulsacji v Eri, autorzy uzy-
skuja jednoznaczne wyniki dla dziewieciu (z czternastu) obserwowanych oscylacji. Do
tych oscylacji naleza dwie typu SPB: mod dipolowy f4 i mod kwadrupolowy fz. Po-
rownanie dwoch modeli sejsmicznych (z niniejszej pracy) z empirycznymi wyznaczeniami
f* przedstawione sa na rysunku 6.14, dla OPAL A04 (No.2) i OP A04 (No.5). Wnio-
ski na podstawie tych modeli sa zgodne z wynikami Daszyriska-Daszkiewicz & Walczak,
pomimo ze nie uwzgledniane jest przestrzeliwanie w niniejszych wynikach. Dopasowanie
czedci rzeczywistej parametru f* czestotliwosci f; = 5.7633 cd~! jako modu radialnego
jest lepsze dla tablic OPAL. Jedli jednak dodatkowo wzia¢ pod uwage czes$¢ urojona lepsze
dopasowanie uzyskuje sie dla tablic OP. Z drugiej strony, dopasowanie tego parametru
dla modu grawitacyjnego fp = 0.6144 cd~! wskazuje, Ze odpowiedniejsze sg tablice OP.
Wynik ten oparty jest na dopasowaniu fg czestotliwosci fg, na przykltadzie modeli No.2 i
No.5 (dolne panele rysunku 6.14). Tylko wyniki przy uzyciu tablic OP odtwarzaja czes¢
urojong parametru f* modu g wysokiego rzedu.

Poréwnanie empirycznych i teoretycznych f* dla najlepszego modelu No.11 przed-
stawione jest na rysunku 6.15. Wszelkie zmiany tylko w obszarze Z-bump powoduja
zwiekszenie rozbieznosci pomiedzy teoretyczng i empiryczng wartoscia czesci rzeczywi-
stej fr 1 urojonej fg, zarowno dla modu p (f1) i g (fg). Wzrost k przy temperaturze
logT ~ 5.45, w gtebszych warstwach niz maksimum Z-bump (log 7 = 5.3), lepiej dopa-
sowuja wartoéci fi moddw typu p i g. Zwiekszenie nieprzezroczystosci w obszarze DOB
poprawia dopasowanie f*, lecz tylko dla modu radialnego. W przypadku modeli No.11,
dla czestotliwosci typu [ Cep teoretyczne parametry f* sa wyzsze od empirycznych. Je-
dynie dla obserwowanej oscylacji f5 = 7.8982 cd~! empiryczna warto$é f* najlepiej jest
dopasowana, jednoczesnie fg i fg. Sposrod wszystkich pulsacji, tylko czestotliwosé fz do-
pasowana jest w granicach btedow 1o. Na chwile obecna nie jest to zadowalajacy wynik,
ze wzgledu na rozbiezno$¢ parametru f* powodowang przez tablice OPAL i OP. Uwzgled-
nienie przestrzeliwania w modelach niniejszej pracy poprawia doktadnosé dopasowania f*

i wymagane bylyby wartosci a,, > 0.1.

6.4 -~ Pegasi

6.4.1 Modele bez zmian nieprzezroczystosci

Modele v Peg opieraja sie¢ na odtworzeniu trzech obserwowanych czestotliwosci, z ktorych
dwie sg obserwacyjnie zidentyfikowane: f; = 6.58974 cd~! jako fundamentalny mod ra-

dialny (¢ =0 p;) i f5 = 6.01616 cd~! jako dipolowy grawitacyjny niskiego rzedu (£ = 1
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oscylacji gwiazdy w skali logarytmiczne;j.
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Rysunek 6.14: Wartosci teoretyczne parametru f* modeli v Eri z uzyciem OPAL i OP A04
(No.21No.5) dla: ¢ = 0 (linia ciaglta), ¢ = 1 (linia przerywana) i ¢ = 2 (linia kropkowana),
z wartoSciami empirycznymi (pelne kota). Na oddzielnych panelach podane sa czesci

rzeczywiste fg (gorny panel) i urojone fg (dolny panel). Amplitudy czestotliwosci widma
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Rysunek 6.15: Wartosci teoretyczne parametru f* modelu v Eri z uzyciem OP A04 (No.11)

dla: ¢ = 0 (linia ciagta), £ = 1 (linia przerywana) i ¢ = 2 (linia kropkowana), z wartosciami

empirycznymi (pelne kota). Na oddzielnych panelach podane sa czesci rzeczywiste fr

(gorny panel) i urojone fg (dolny panel).

147


Chapter5/Chapter5Figs/EPS/f_nE_No11.eps

6.4 v Pegasi

g1). Trzecia dopasowywang czestotliwoscia jest fr = 6.9776 cd~! identyfikowana jest jako
mod dipolowy (¢ = 1 p;). Identyfikacja dla trzeciej czestotliwosci oparta jest na podstawie
modelu odtwarzajacego jedynie dwie oscylacje fi 1 f5 (model No.1 w tabeli 6.2). Wybrane
trzy czestotliwosci posiadaja identyczne cechy oscylacji jak w modelach v Eri. W modelu
No.2 czestotliwosé f; dopasowana jest jako mod ¢ = 0 py (radialny pierwszy owerton),
jednakze zakres wzbudzanych oscylacji tego modelu nie odpowiadaja obserwowanym pul-
sacjom gwiazdy. Przewidywana masa w skonstruowanym modelu jest znaczaco wyzsza,
okoto 9.6 M. W wyniku tego, zakres niestabilnosci (dla parametru n > 0) oscylacji typu
B Cep ulega przesunieciu ku nizszym czestotliwosciom, pozostawiajac duza czes¢ obser-
wowanych pulsacji stabilnych (n < 0). Z tego wzgledu identyfikacja czestotliwosci f; jako
pierwszego owertonu jest odrzucona.

Modele odtwarzajace trzy czestotliwosci, poréwnywane sa z obserwowana pozycja
gwiazdy wedlug temperatury i jasnosci (tabela 4.3 na stronie 60) i wyrazona nastepu-

jacymi warto$ciami:
log Tog = 4.3197 £0.0059, log L/Le = 3.6289 & 0.0861. (6.5)

Wyznaczenia spektroskopowe Pandey et al. (2011) podaja wyzsza temperature efektywna
log Ter = 4.355, poza bledem 1o wartosci (6.5). Podany przez nich wynik logg = 3.73 £
0.08, wyznaczony z modeli atmosfer Kurucz’a, jest znacznie nizszy od otrzymanego w
niniejszej pracy 3.89 £ 0.04.

Standardowe modele sejsmiczne, z uzyciem tablic OPAL i OP, sugeruja identyfikacje
dla czestotliwosci fi3 = 9.1092 ¢d ! jako mod (¢ = 1 p,). Temperatury i jasno$ci mo-
deli OPAL (dla mieszanek chemicznych GN93, A04 i A09) zaznaczone sa na diagramie
HR marginalnie wewnatrz bledow obserwacyjnych (rysunek 6.16 - lewy panel). Brak jest
wzbudzenia dla czestotliwosci powyzej ~ 8 cd™!, jak rowniez dla modéw grawitacyjnych
wysokiego rzedu (< 1 c¢d™!). Z drugiej strony, w standardowych modelach OP wzbudzane
sa niestabilne mody grawitacyjne, dla oscylacji dipolowych i kwadrupolowych, lecz cze-
stotliwosci 2> 7.0 cd™! sg stabilne. Wymagane przez te modele temperatury wypadaja
poza blad 1o na diagramie HR (rysunek 6.16 - prawy panel). Modele maja wysokie me-
talicznosci okoto 0.025. Na podstawie zbudowanych modeli sejsmicznych znalezione sa
mozliwe identyfikacje dla czterech obserwowanych czestotliwosci: f14 = 8.552 cd™! jako
radialny pierwszy owerton (¢ = 0,ps), fi3 = 9.1092 c¢d™! jako £ = 1 pa, fo = 6.5150 cd™!
jako mod ¢ = 2 g, oraz fip = 8.1861 cd™! jako mod ¢ = 2 p;. W tabeli 6.2 podane sa
doktadnosci dopasowania (x?), ktore policzone sa dla pieciu czestotliwodci: fi, f5, fr, fis
oraz fi14. Jedynie wyniki OP wykazuja duze doktadnos$ci dopasowania. Metoda astro-
sejsmologii zespolonej Walczak and Daszyniska-Daszkiewicz (2010) podaje jednoznaczna
identyfikacje tylko dla dwoch czestotliwosci typu 5 Cep, f1 (¢ =0)1i f5 (¢ =1). Z analizy
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Tablica 6.2: Zestawienie modeli sejsmicznych gwiazdy ~+ Peg, zbudowanych na podsta-
wie dopasowanych trzech czestotliwosci f1, f5 i fr, odpowiednio jako mody ¢ = 0,pq,
¢ =1,g,1¢=1,p;. Podane sa podstawowe parametry zbudowanych modeli oraz doktad-
nos$¢ dopasowania dla pieciu czestotliwosci opisywana parametrem y2. Dwie dodatkowe
czestotliwosci uwzglednione przy x? to fi3 (€ = 1,p2) i fia (¢ = 0,p2). Ostatnia kolumna
podaje ogolng informacje na temat modyfikacji nieprzezroczystosci, procentowy wzrost

DOB

oraz obszar, (#* - Z bump; - Deep Opacity Bump) badz innych zmian wprowadzonych

w modelach.

Model & mix. X Z Myrs M/Mg logTeg logL/Lg X2 info.
standardowe x
No.l OP A04 0.70 0.0200 20.677 8.500 4.31102 3.6789 0.004607 fiifs

No.2 OP A04 0.70 0.0200 19.131 9.599 4.32050 3.9028 1.110296 f1 @10V
No.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 o, = 0.1, w = 8.0
No.1l OP  A09 0.70 0.0243 22.569 8.230 4.29272 3.5991 0.000514 —

zmodyfikowane k

No.12 OP A04 0.70 0.0243 22.411 8.235 4.29171 3.6015 0.009507 50% 4°
No.13 OP  A04 0.70 0.0190 20.190 8.522 4.31286 3.6859 0.009498 20% POB
No.14 OP  A04 0.70 0.0196 20.394 8.496 4.30915 3.6772 0.000870 50% 2%, 16% POB
No.15 OP  A04 0.74 0.0189 22.578 8.755 4.30195 3.6569 0.000574 50% 4%, 16% POB
No.16 OP  A09 0.70 0.0236 22.350 8.259 4.29336 3.6091 0.009931 50% 4°
No.17 OP  A09 0.70 0.0183 20.097 8.553 4.31493 3.6951 0.010013 20% POB
No.18 OP  A09 0.70 0.0189 20.243 8.536 4.31149 3.6879 0.000950 50% 2%, 16% POB
No.19 OP  A09 0.70 0.0191 20.419 8.482 4.30886 3.6753 0.000029 60% 2, 20% POB
No.20 OP  A09 0.70 0.0230 22.006 8.303 4.29754 3.6207 0.001159 5% POB

budowanych modeli wylaczona jest czestotliwosé fio = 6.0273 cd~?!, ktéra najprawdopo-
dobniej jest modem postepowym (m = 1) oscylacji f5, wynikiem rotacji ~ 3 — 6 kms™*
(Handler et al. 2009). Otrzymane modele sejsmiczne z uzyciem tablic OPAL i OP dla
mieszanek chemicznych GN93, A04 i A09, przedstawione sg na rysunku 6.17, odpowiednio
lewy i prawy panel. Pomimo braku niestabilnosci dla najwyzszych obserwowanych cze-
stotliwosci, widmo oscylacji v Peg mozna odtworzy¢ standardowymi modelami i niskimi
stopniami pulsacji (¢ < 2).

Dla mieszanki A04 policzone sa dwa modele dla stonecznej zawartosci wodoru (X =
0.74), oznaczane jako No.5 (OPAL) i No.9 (OP) w tabeli 6.2. Pozycje tych modeli na
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Rysunek 6.16: Polozenie standardowych modeli v Peg (pelne kropki) OPAL (lewy panel)
i OP (prawy panel) na diagramie HR dla trzech mieszanek chemicznych GN93, A04 i A09,

w poréwnaniu z btedami obserwacyjnymi.
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Rysunek 6.17: Teoretyczne widma oscylacji standardowych modeli sejsmicznych v Peg dla
trzech mieszanek chemicznych (GN93, A04 i A09), policzone z uzyciem tablic OPAL (lewy

panel) i OP (prawy panel). Linie pionowe demonstruja obserwowane widmo oscylacji w
skali logarytmicznej, ktorej nie pokazano.
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diagramie HR wraz z wynikami dla X = 0.70 przedstawione sa na rysunku 6.18, odpowied-
nio dla OPAL (lewy panel) i OP (prawy panel). Wzrost poczatkowej zawartosci wodoru
wymaga zwiekszenia masy modelu sejsmicznego, lecz jednoczesne obnizenie temperatury
efektywnej, jasnosci i metalicznosci. Dla modelu OPAL (No.5), zwiekszenie zawartosci
wodoru X powoduje przesuniecie na HR dalej poza btad 1o, jak rowniez dla tablic OP
model (No.9) jest bardziej oddalony od obserwowanej pozycji. Zaletami modelu No.9 jest
nizsza metalicznos$¢ (Z = 0.0235), jak rowniez brak znaczacych zmian w dopasowaniu
czestotliwosci oscylacji fi3 = 9.1092 cd™' i f14 = 8.552 cd™! (x? pozostaje niezmienione).
Wzrost X w modelach OPAL i OP obniza niestabilnosé¢ (n) modéw p i g niskiego rzedu.
7 tego wzgledu w modelu No.9 fundamentalny mod radialny jest marginalnie stabilny. Z
drugiej strony, dla modéw g wysokiego rzedu ¢ = 1,2 obnizenie niestabilnosci oscylacji
jest nieznaczace. Wyniki te nie uwzgledniaja przestrzeliwania z konwektywnego jadra,
ktore wprowadzone jest przy konstrukcji modelu No.10. Przestrzeliwanie, poprzez for-
mule 4.1 (strona 38), przyjete jest dla wartoSci parametru «,, = 0.1 oraz wykladnika
w = 8.0. Temperatura efektywna modelu ulega zwiekszeniu, lecz wciaz poza bledem
obserwacyjnym lo. Przestrzeliwanie powoduje znaczne obnizenie masy modelu i meta-
licznoéci do wartoéci Z = 0.021. Wyliczony parametr x? jest najnizszy sposrod wszystkich
modeli standardowych. Problemem pozostaje jednak brak wzbudzania oscylacji powyzej

czestotliwosci ~ 6.6 cd™L.

T T —
I log L/L 1 | log L/L, :
381 381 ]
37F 137E
[ ] [ ¥
36 36
[ OPAL A04 OP A04 ]
t ——No.5, X=0.74 t ——No.9, X=0.74
S Rl — No4,x=0701 35~ 7 No.8, X=0.70 ]
N O B BRI P I P R st E R B P R B

436 434 432 430 428 426 424 436 434 432 430 428 426 424
log Teff log Teff

Rysunek 6.18: Polozenie modeli v Peg (pelne kropki) OPAL (lewy panel) i OP (prawy

panel) na diagramie HR, dla niestandardowej zawartosci wodoru X = 0.74 (linie ciagte).

6.4.2 Modele ze zmianami nieprzezroczystosci

W celu osiagniecia pelnego obserwowanego zakresu niestabilno$ci dokonywane sa zmiany
k w obszarach dwoch garbéw nieprzezroczystosci: Z-bump i DOB. Parametry zbudowa-

nych modeli podane sg w drugiej czesci tabeli 6.2. Modyfikacje x wprowadzone sa jedynie
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Rysunek 6.19: Teoretyczne widma oscylacji modeli v Peg policzonych z r6znymi poczat-
kowymi zawarto$ciami wodoru, X = 0.70 (linie przerywane) i X = 0.74 (linie ciagte),
otrzymanych z uzyciem tablic OPAL (lewy) i OP (prawy) A04.

w modelach liczonych z uzyciem tablic OP oraz mieszanek A04 i A09. Zwiekszajac nie-
przezroczystosé o 50% w okolicach Z-bump otrzymane sa modele No.12 (A04) i No.16
(A09), z maksimum profilu zmian przy temperaturze logT = 5.35 (a = 15). Zmiany te
wplywaja na obnizenie czestotliwosci modéw ¢ = 0 py oraz £ = 1 py. Polozenie na diagra-
mie HR otrzymanych modeli nie r6zni sie znaczaco od pozycji modeli referencyjnych (No.8
i No.11), punkt oznaczony kwadratem na rysunku 6.20. Punkt ten jest pozycja modelu
No.12, lecz temperatura i jasnos¢ modelu No.16 maja poréwnywalne wartosci. Pomimo
duzej modyfikacji, w obszarze napedzania pulsacji (Z-bump), mod dipolowy py pozostaje
tylko marginalnie stabilny (1 ~ 0). Model sejsmiczny No.12 przedstawiony jest na lewym
panelu rysunku 6.21. Zwezenie profilu garbu Z-bump (z wartosci @ = 15 na a = 30) powo-
duje zmniejszenie czestotliwo$ci modu radialnego ps i dipolowego ps, o okoto 0.02 — 0.03
cd~!. Podobny efekt wprowadza zmiana polozenia maksimum profilu, przy przesunieciu
ku glebszym warstwom otoczki (z logT = 5.35 na logT = 5.40), obnizajac czestotliwo-
ci obu modoéow okoto 0.02 cd~!. Dodatkowo, ten wzrost nieprzezroczystosci powoduje
podwyzszenie niestabilno$ci oscylacji typu SPB, lecz rowniez jednoczesne obnizenie dla
oscylacji typu 3 Cep.

Przeciwnie do zmian w Z-bump, modyfikacja nieprzezroczystosci w garbie DOB pod-
wyzsza czestotliwo$ci modow py (radialnego i dipolowego). Skonstruowane modele sej-
smiczne to No.13 (A04) i No.17 (A09). Wprowadzony 20-0% wzrost przy temperaturze
logT = 6.30, wymaga znaczacej zmiany parametrow fundamentalnych, trojkat na ry-

sunku 6.20. Na rysunku podana jest pozycja modelu No.13, dla mieszanki A09 model
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Rysunek 6.20: Pozycja na diagramie HR modelu v Peg No.14, ze zmianami k w obu
garbach nieprzezroczystosci, 50% w Z-bump i 16% w DOB. Dodatkowo podane sa pozycje
modelu No.12 (kwadrat) i No.13 (trojkat), ktore z modyfikacjami x, odpowiednio 50% w
Z-bump i 20% w DOB.
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Rysunek 6.21: Teoretyczne widma oscylacji modeli v Peg, otrzymane przy zwiekszeniu
nieprzezroczystosci 50% w Z-bump (lewy panel, No.12) oraz 20% w DOB (prawy panel,
No.13).
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6.5 Najlepszy model v Peg

No.17 ma nieco wyzsza temperature (o log Teg ~ 0.002) i jasnosé (o log L ~ 0.01). Meta-
licznosci modeli przyjmuja wartosci ponizej 0.02, podobnie jak dla modeli standardowych
z uzyciem tablic OPAL. Otrzymany model sejsmiczny ze zmianami w DOB znajduje sie
prawie wewnatrz btedu obserwacyjnego lo. Zmiany £ w DOB maja niewielki wptyw na
wzrost niestabilnosci czestotliwosci modow akustycznych (rysunek 6.21 - prawy panel),
lecz znaczaco obnizaja dla modéw grawitacyjnych wysokiego rzedu. Przebieg nieprze-
zroczystosci wewnatrz otoczki modeli ze zmianami k£ w Z-bump (No.12) i DOB (No.13)
przedstawiony jest na rysunku 6.22, odpowiednio goérny i dolny panel. taczac efekty
modyfikacji k w obu garbach, dobrane sa odpowiednie ich wartosci dla dopasowania cze-
stotliwosci f13 = 9.1092 cd ™! jako modu dipolowego ps, rysunek 6.23 (No.14 dla mieszanki
A04). Zakladajac identyczne zmiany w obu garbach nieprzezroczystosci: 50% wzrostu w
Z-bump (logT = 5.35, a = 15) i wzrost o 16% w garbie DOB (logT = 6.30, a = 30),
skonstruowany jest model No.15 dla poczatkowej zawartosci wodoru X = 0.74. Model ten
lepiej dopasowuje pie¢ obserwowanych czestotliwodei, nizsze y? = 0.00057 w poréwnaniu
z modelem No.14 (x? = 0.00087). Jak w przypadku modeli standardowych wyzsza zawar-
to$¢ wodoru powoduje obnizenie niestabilnosci (1), przez co dwie ostatnie czestotliwosci
w widmie pulsacji gwiazdy sa stabilne. Crzestotliwo$é¢ radialnego owertonu zmienia sie
nieznacznie przy wprowadzanych zmianach nieprzezroczystosci i wciaz o nizszej wartosci
od obserwowanej fi4 = 8.552 cd™!, o okoto 0.02 — 0.03 cd™*.

Modyfikacje w garbie Z-bump nie wplywaja bardzo znaczaco na globalne parametry
(plytkie warstwy otoczki), ale maja duzy wplyw na niestabilnos¢ modéw oscylacji. Nato-
miast zmiany w garbie DOB wplywaja znaczaco na parametry globalne (gtebokie warstwy
otoczki), lecz mniejszy efekt na niestabilno$é modow. Wykorzystujac przeciwne dzialanie
tych warstw otoczki na czestotliwosci oscylacji rozwazanych modoéw, pozwolito nam na
skonstruowanie modelu dobrze odtwarzajacego prawie wszystkie obserwowane pulsacje

typu 8 Cep dla gwiazdy v Peg.

6.5 Najlepszy model ~ Peg

6.5.1 Model z jednorodng rotacja

Modele z mieszanky A09, w ktorych wprowadzone s modyfikacje nieprzezroczystoéci, to:
No.16 - wzrost o 50% w Z-bump, No.17 - wzrost o 20% w DOB i No.18 - jednoczes$nie w
obu garbach 50% (Z-bump) i 16% (DOB). Przy tych zmianach tylko czestotliwos¢ modu
¢ = 0 py pozostaje najgorzej dopasowana, z wartoscig 8.549 cd=t. W celu uzyskania lep-
szego dopasowania modu ¢ = 0 py skonstruowany jest model No.19, przy zalozeniu 60-0%
wzrostu w obszarze Z-bump (log 7' = 5.36, a = 20) oraz 20-0% wzrostu w obszarze DOB

(logT = 6.40, a = 30) (rysunek 6.24). Parametr dokladnosci dla pieciu obserwowanych
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Rysunek 6.22: Przebieg zmian log x w modelach sejsmicznych v Peg: zwiekszenie nieprze-
zroczystosci o 50% w Z-bump (gorny panel, No.12) oraz o 20% w DOB (dolny panel,
No.13).
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Rysunek 6.23: Teoretyczne widmo oscylacji modelu v Peg z uzyciem tablic OP A04 (No.14
- linie ciagle), uwzgledniajacego zwiekszenie k w obu garbach nieprzezroczystosci: o 50%
w Z-bump i o 16% w DOB.
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czestotliwosci: fi 1 fi14 jako radialne py i po oraz f5, f7 1 fi3 jako mody dipolowe gy, p1 i po,
wynosi x? = 2.9-107°. Uwzgledniajac dodatkowo dopasowanie dla dwoch czestotliwosci
fo=6.515 cd™' i fip = 8.186 cd™! jako modow ¢ = 2 (x? = 0.00092), otrzymany model
najlepiej odtwarza obserwowane pulsacje typu 3 Cep w gwiezdzie 7 Peg. Przebieg zmian
nieprzezroczysto$ci wewnatrz otoczki przedstawiony jest na rysunku 6.25. W poréwnaniu
ze standardem A09 (No.11), prawie wzdluz calej otoczki wartosci log k modelu No.19 sa
nizsze. Spowodowane jest to gléwnie znacznym obnizeniem metalicznosci z Z = 0.0243
do wartosci 0.0191. Modyfikacje x pozwalaja na bardzo dobre dopasowanie siedmiu cze-
stotliwosci pulsacji i ich niestabilnosci oraz uzyskanie lepszej zgodnosci z obserwowana
pozycja na diagramie HR. Drugi wynik zawdzieczany jest gltéwnie zmiana w glebokich

warstwach otoczki przy garbie DOB.
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Rysunek 6.24: Teoretyczne widmo oscylacji najlepszego modelu sejsmicznego (No.19) dla
~ Peg, zbudowanego z uzyciem tablic OP A09 i zmian nieprzezroczystosci: 60% w garbie
Z-bump oraz 20% w DOB.
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Rysunek 6.25: Zmiany log £ w najlepszym modelu sejsmicznym (No.19) dla v Peg, zbu-
dowanym przy uzyciu tablic OP A09. Wprowadzone zmiany nieprzezroczystosci: 60% w
garbie Z-bump oraz 20% w DOB.

Podana identyfikacja dla kilku modéw g wysokiego rzedu przez Walczak and Daszyriska-
Daszkiewicz (2010) to: fo = 0.636 cd ™! jako ¢ = 2, f3 = 0.682 cd™! jako £ = 1, f; = 0.739,
fo = 0.886 1 fs = 0.914 cd! jako mody ¢ = 2, oraz fi; = 0.835 cd™! jako £ = 1. Identy-
fikacja niektorych modoéw g jako ¢ = 1 jest problematyczna, poniewaz brak niestabilnych
modéw dipolowych w modelach w tej fazie ewolucji na ciagu gtéwnym i w obserwowanym
zakresie czestotliwosci. W najlepszym modelu (No.19) uwzgledniona jest jednorodna ro-

1. Wartosé¢ ta szacowana jest przez Handler et al. (2009) jako dolna

granica, cho¢ Pandey et al. (2011) podaja nieco wyzsza warto$¢ v,,; = 6 &+ 1 kms™1.

tacja v, = 3 kms™

Poréwnanie widma oscylacji v Peg z obliczeniami teoretycznymi (tylko dla modéw nie-
stabilnych) przedstawione jest na rysunku 6.26. Pionowe linie z oznaczeniami od f; do
f14 sa obserwowanymi czestotliwo$ciami typu SPB (gorny panel) i 5Cep (dolny panel).
Dwa niestabilne mody radialne zaznaczone sa grubymi ciaglymi kreskami o amplitudzie
0.5, mody dipolowe ciagtymi kreskami o amplitudzie 0.1 i mody kwadrupolowe przery-
wanymi kreskami o amplitudzie 0.06. Podane multiplety oscylacji sa przewidywanymi w
modelu rozszczepieniami nieradialnych czestotliwosci. Dodatkowo na rysunku nalozone
sa oscylacje wykryte przy analizie programami Period04 i ZUZA w poprzednim rozdziale
(rysunek 5.26, strona 118) i zaznaczone grubymi przerywanymi kreskami o amplitudzie
1.0. Zaznaczone oscylacje to czestotliwosci: ~ 0.68, ~ 0.876, ~ 0.901, ~ 0.91, ~ 6.03,
~ 6.951 ~ 9.12 cd™!. Trzy niskie czestotliwosci po dokladniejszej analizie rozszczepien

modow oscylacji, mozna przypisaé obserwowanym pulsacjom jako centralne piki (m = 0):
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e ~ 0.683 cd! jako f3 = 0.682 cd™1;
o ~ 0.876 cd! jako fs = 0.886 cd!;
e ~ 0091 cd ! jako fs = 0.914 cd ™1

Dla czestotliwoéci ~ 0.901 ed~! wystepuje duza rozbieznoéé wartosci w poréwnaniu do fs.
Jednakze, oscylacje te mozna zidentyfikowaé ze sktadnikiem rozszczepionym rotacyjnie,

jako jedna z dwoch mozliwosci:
e 0.9082 cd~! jako [gi5,m = 2],
e 0.9033 cd~! jako [g14,m = —1].

Sposrod oscylacji o wysokich czestotliwo$ciach tylko ~ 6.03 cd™t i ~ 9.12 cd~! mozna
przypisa¢ znanym oscylacjom, odpowiednio fio = 6.0273 cd™! i fi3 = 9.1092 cd~!. 7Z
kolei, wykryta czestotliwosé ~ 6.95 cd™! jest znaczgco nizsza od znanej f; = 6.9776 cd ™!,
jako mod ¢ = 1 p;. Analiza rozszczepien czestotliwosci modu pokazuje, ze oscylacje okoto
6.95 cd~! mozna zidentyfikowa¢ jako sktadnik m = —1 modu dipolowego p;.

Jedli znalezione oscylacje zostalyby potwierdzone, liczba obserwowanych oscylacji w
widmie ~ Peg wzrostaby. Wowczas, znane bylyby dwie dipolowe pulsacje ze sktadni-
kami rozszczepionymi rotacyjnie, co pozwala na lepsze oszacowania struktury wewnetrz-
nej gwiazdy, podobnie jak dla gwiazd hybrydowych 12 Lac i v Eri w pracy Dziembowski
and Pamyatnykh (2008).

6.5.2 Astrosejsmologia zespolona

Modyfikacja nieprzezroczysto$ci w garbach Z-bump i DOB modeli OP pozwala bardzo
dobrze dopasowaé wszystkie oscylacje typu 8 Cep oraz obserwowany zakres wzbudzanych
pulsacji (mody p i g). Glownie ze wzgledu na wzrost k w DOB, pozycja modelu na
diagramie HR jest zgodna z obserwowana. Jednakze, w tych najlepszych modelach nie
ma zgodno$ci pomiedzy teoretycznymi i empirycznymi wartosciami zespolonego parame-
tru f*. Dla przypomnienia, parametr ten jest stosunkiem amplitud zmian perturbacji
strumienia i promienia. Jak pokazuja wyniki Daszynska-Daszkiewicz and Walczak (2010)
oraz wezesniejsze Daszyniska-Daszkiewicz et al. (2005) dla v Eri, parametr f* dla gwiazd
tego typu, jest bardzo czuly na zawartos¢ pierwiastkow ciezkich i tablic nieprzezroczy-
stosci. Poszukiwania odpowiedniego modelu przez Walczak and Daszynska-Daszkiewicz
(2010) dla ~ Peg nie powiodly sie, poniewaz nie znaleziono modelu dopasowujacego jed-
noczeénie wartoéci parametru f* dwoch obserwowanych czestotliwodei f; = 6.5897 cd ™!
i f5 = 6.0162 cd™!. Dodatkowo, nie powiodlo sie dopasowanie empirycznych wartodci

f* dla ktoregokolwiek z modow g wysokiego rzedu. Na rysunku 6.27 przedstawione sg
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Rysunek 6.26: Obserwowane widmo oscylacji oznaczone f; — fi14 (pionowe linie) i porow-
nane ze niestabilnymi modami oscylacji modelu No.19, przy zalozeniu predkosci rotacji 3
kms~!. Teoretyczne oscylacje zaznaczone sa schematycznie dla modow radialnych (grube
linie), dipolowych (linie ciagle) i kwadrupolowych (linie przerywane). Oddzielnie podane
sa wyniki dla modow grawitacyjnych wysokiego rzedu (gorny panel) i dla modow grawita-
cyjuych i akustycznych niskiego rzedu (dolny panel). Dodatkowo, wykreslone sa wybrane
oscylacje wykryte przy analizie danych spektroskopowych z teleskopu PST (grube linie
przerywane), kodami Period04 i ZUZA.
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6.5 Najlepszy model v Peg

zmiany czesci rzeczywistej (fr) 1 urojonej (fg) parametru f*, w funkcji czestotliwosci dla
dwoch modeli standardowych OPAL A04 (No.4) i OP A04 (No.8). Empiryczne wartosci
oparte sa na wyznaczeniach J. Daszynskiej-Daszkiewicz i P. Walczaka. Na przyktadzie
tych dwoch modeli wida¢, 7ze jesli uwzgledniane jest dopasowanie parametru f* (czesci
rzeczywistej i urojonej) dla dominujacej czestotliwosei typu 8 Cep, preferowane sa tablice
OPAL. Jednakze, lepsze dopasowanie wartosci tego parametru (szczegolnie czesci fg) dla
modéw typu SPB osiggane jest z uzyciem tablic OP. Podobny wniosek uzyskany jest dla
v Eri.

Kazdy wzrost nieprzezroczystosci w obszarze Z-bump powoduje zwiekszanie roznicy
pomiedzy empirycznymi a teoretycznymi wartosciami fy i fg. Przedstawi¢ to mozna na
przyktadzie modelu No.12 (50% wzrost k przy logT" = 5.35) w pordéwnaniu do modelu
standardowego No.8, na rysunku 6.28, dla dwoch modow oscylacji f; = 6.5897 cd™! jako
¢ =0 p; (gorny panel) oraz f, = 0.6355 cd™! jako £ = 2 mod g wysokiego rzedu (dolny
panel). Jak mozna sie spodziewaé¢ zmniejszenie k powoduje przyblizenie ku wartosciom
empirycznym, na przyktadzie modelu z 30-0% obnizeniem nieprzezroczystosci w Z-bump
(oznaczony na rysunku jako —30%z,). Jednakze, jest mozliwosé dopasowania parametru
f* wykorzystujac modyfikacje wokot DOB, na przykladzie modelu z 30-0% wzrostem k
(oznaczonym 30%pop). Sposrod wszystkich wynikow dla tablic OP, jest to jeden z modeli
najlepiej dopasowujacy urojona cze$¢ parametru (fg), ktora jest zrodltem najwiekszych
rozbiezno$ci dla modu radialnego p;. Wplyw zwiekszenia neonu czterokrotnie w skladzie
A04 (model ozn. A04+Ned - romb) réwniez nie przedstawia rozwiazania dla osiagniecia
lepszej zgodnosci, cho¢ w prawidtowym kierunku dla lepszego dopasowania f*. Catkowi-
cie odwrotny efekt ma wzrost zawartosci niklu, lokujac model na plaszczyznie (fg, fs)
najdalej ze wszystkich modeli od podanego obszaru btedu (nie zaznaczony). Wnioskowaé
mozna, ze jedynie zmniejszenie obfitosci tego pierwiastka (badz zelaza) w mieszance A04
(badz A09) moze poprawi¢ zgodno$¢ miedzy wynikami teoretycznymi i empirycznymi.
Najlepsze dopasowanie f* dla obu obserwowanych czestotliwosci (f; 1 fo) osiagniete jest
przy zatozeniu w przyblizeniu stonecznej zawartosci X = 0.74 i zwiekszeniu nieprzezro-
czystosci w DOB o 40% (model ozn. X=0.74, 40%pop - odwrocony trojkat). Warto-
Sci parametru zespolonego zblizone sa wowczas do wynikoéw otrzymywanych w modelach
OPAL. Jednakze, pomimo sukcesu w odtworzeniu empirycznych wartosci f*, model ten
nie wzbudza wiekszoséci obserwowanych pulsacji typu § Cep. Znaczne obnizenie niesta-
bilnosci powoduje, ze nawet fundamentalny mod radialny jest marginalnie niestabilny.
Obszar pulsacji modoéw g wysokiego rzedu pozostaje niestabilny tylko dla kwadrupolo-
wych oscylacji, z parametrami modelu log T.g = 4.323 log L = 3.742. 7 powodu duzych
zmian w DOB, na diagramie HR jasno$¢ modelu wypada poza btad 1o. Przewidywana dla
takiego modelu sejsmicznego masa jest znacznie wieksza (9.084 M) i o znaczaco nizszej

metalicznosci Z = 0.0144, zblizonej do stonecznej (Asplund et al. 2009).
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Rysunek 6.27: Przebieg teoretycznych wartosci f* modeli 4 Peg (No.4 i No.8) dla trzech

stopni ¢ = 0 (ciagla gruba linia) ¢ = 1 (linia przerywana) ¢ = 2 (linia kropkowana), w

poréwnaniu z empirycznymi wyznaczeniami parametru zespolonego (kropki). Na oddziel-

nych panelach podane wyniki dla czesci rzeczywistej fr (gorny panel) i urojonej fg (dolny

panel). Amplitudy czestotliwosci podane w skali logarytmiczne;.
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Rysunek 6.28: Teoretyczne przewidywania dla fg i fo modeli sejsmicznych v Peg w porow-
naniu z empirycznymi warto$ciami, wyznaczonymi dla dwoch czestotliwosci: f; = 6.5897
cd™! jako radialny p; (gorny panel) i fo = 0.6355 cd™! jako kwadrupolowy mod g (dolny
panel). Dwa standardowe modele OPAL zaznaczone sa przekreslonymi symbolami dla
X =0.70 i X = 0.74. Empiryczne wartosci i btedy podane w formie prostokatnych ob-
szarow, dzieki uprzejmogdci J.Daszyniskiej-Daszkiewicz i P.Walczaka. Wyja$nienie uzytych
oznaczen w tekscie.
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Dla uzyskania najlepszego dopasowania f* wymagana jest niska metalicznosé (Z) mo-
deli sejsmicznych, co zgodne jest z wynikiem obserwacyjnym Z ~ 0.01 (Morel et al. 2006).
W pordéwnaniu do sktadu A04, uzyskany sktad chemiczny v Peg wskazuje na znaczne ob-
nizenie obfitoéci pierwiastkow C, N, O, odpowiednio o 0.19, 0.20 i 0.23 dex. A zatem
zmniejszajac ich zawartosé okolo 1.5-krotnie, podobnie jak dla zelaza (—0.20 dex). Jesli
dopasowaé czestotliwodci i uzyskaé niestabilnosé dla wszystkich obserwowanych pulsacji,
wowczas brak jest zgodnosci parametru f*. 7 drugiej strony, jesli uzyska¢ dopasowanie f*
poprzez modyfikacje x w DOB i zawartos¢ X, niestabilno$é¢ teoretycznych pulsacji typu

B Cep i SPB ulega znacznemu obnizeniu.

6.5.3 Dyskusja wynikéw

Przedstawione wyniki modelowania sejsmicznego v Peg wskazuja na istnienie probleméow
ze wzbudzaniem modow oscylacji odpowiadajacych obserwowanym pulsacjom. Dodat-
kowo, dopasowanie zespolonego parametru f* wymaga znacznych zmian w obszarze garbu
nieprzezroczysto$ci DOB. Wykorzystanie r6znych mieszanek chemicznych przy modelowa-
niu nie ma wiekszego wplywu na dopasowanie f*. Prawdopodobnie dokladniejsza analiza
wplywu indywidualnych pierwiastkow grupy zelaza na ten parametr wskazalaby moz-
liwe rozwigzanie problemu. Proponowane zmiany nieprzezroczystosci sa znacznie wigksze
niz przewidywana doktadnosé tablic OP, ktora wynosi okoto kilka procent (Badnell et al.
2005). Daszynska-Daszkiewicz and Walczak (2010) wskazuja, ze najlepszym rozwiazaniem
dopasowania f* dla v Eri sa nieprzezroczystosci pomiedzy tablicami OPAL i OP. Wzrost
k zwigzany z pojawieniem sie nowych tablic OP i dokladniejszym oszacowaniem skladu
chemicznego Stornica, powoduje wieksza rozbieznos¢ pomiedzy wynikami teoretycznymi i
empirycznymi. Dla wyjasnienia obserwowanych pulsacji w gwiazdach hybrydowych typu
B potrzebna jest jeszcze wieksza nieprzezroczysto$c. I jest to problem nie tylko gwiazd hy-
brydowych. Mieszanki pierwiastkow A04 lub A09, powoduja niezgodnosé modelu standar-
dowego Storica z wynikami heliosejsmicznymi dla profilu predkosci dzwieku we wnetrzu.
Christensen-Dalsgaard et al. (2009) sugeruja, ze zmiany nieprzezroczystosci okoto 30% na
dnie strefy konwekcyjnej polepsza zgodnosé modeli i obserwacji. Zmiany x wykorzystuje
takze Yildiz (2011) w celu otrzymania lepszej zgodnosci dla modeli gwiazd typu stonecz-
nego, a Cen A i B. Autor wskazuje, ze zwiekszenie nieprzezroczystosci przy logT = 6.5
0 7% (aCen A) i 22% (o Cen B), polepsza zgodnos¢ z obserwacjami. Zmiany te wprowa-
dzane sa w obszarze, gdzie jonizacja cisnieniowa jest bardziej efektywna w gwiazdach o
nizszych masach. Zwiekszenie nieprzezroczystosci rzedu kilkudziesieciu procent wykorzy-
stali rowniez Salmon et al. (2012) dla gwiazd typu B w obu oblokach Magellana. Wyniki ze
standardowymi tablicami OPAL i OP nie sg w stanie wyttumaczy¢ obserwowane pulsacje
w Obtlokach Magellana o maltej metalicznosci, Z = 0.0027 dla Matego Obtoku i 0.0046 dla
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Duzego Obloku Magellana. Wzbudzenie pulsacji dla tak niskiej metalicznosci uzyskuja
dopiero dla wzrostu « o ponad 50% dla temperatur wiekszych niz maksimum Z-bump. Z
badanym obszarem Z-bump, zwiazany jest takze wplyw pierwiastka niklu na catkowita
nieprzezroczystos¢ materii. Znaczenie tego pierwiastka jest tym wieksze, ze w tablicach
OP nieprzezroczystosci monochromatyczne niklu wyznaczane sa z ekstrapolacji wynikow
dla zelaza. Otrzymanie doktadniejszych nieprzezroczystosci dla niklu jest ostatnio celem
doswiadczen laboratoryjnych, miedzy innymi Turck-Chiéze et al. (2011). Wstepne wyniki
wskazuja, ze wklad Ni na nieprzezroczystosé wynosi okoto 30-u%. Podobna roznica w
wartosciach nieprzezroczystosci wystepuje pomiedzy tablicami OPAL GN93 i OP A04, w
modelach gwiazd hybrydowych

6.6 (Herculis

Modele sejsmiczne ¢ Her nie opieraja sie na dopasowaniu obserwowanych czestotliwosci
jako konkretnego modu oscylacji. Za podstawowe widmo oscylacji gwiazdy przyjete sa
cztery oscylacje (Chapellier et al. 2000): f; = 0.287 c¢d™!, fo = 0.43 ¢d™!, f3 = 0.766
cd™'i fy = 0.248 cd~!. Autorzy wskazuja, ze trzy ostatnie czestotliwosci nie sa w pelni
rozstrzygajacymi wynikami. Dodatkowo, pod uwage wziete sa trzy czestotliwosci ~ 0.77
cd™! oraz jedna ~ 0.468 cd ™!, wykryte w analizie krzywych predkosci radialnych, progra-
mami Period04 i ZUZA (poprzedni rozdzial, strona 123). Ponizej przedstawione wyniki
maja na celu zbadanie modeli ewolucyjnych odtwarzajacych niestabilnosci w obszarze
modow grawitacyjnych wysokiego rzedu, jak rowniez pod wzgledem pulsacji hybrydo-
wych typu 5 Cep/SPB. Pozycje otrzymanych modeli sa porownywane na diagramie HR z

obserwowanymi danymi (tabela 4.4 na stronie 68):

log Tog = 4.2535 £ 0.0035, log L/L = 3.4878 & 0.0741, (6.6)

6.6.1 Modele OPAL i OP A09

Rozwazane s3 modele sejsmiczne dla dwoch mas gwiazdowych 6.51 7 M, znajdujacych sie
na ciggu gléwnym w fazie palenia wodoru we wnetrzu. Wybrane masy oparte sa na pozycji
gwiazdy na HR w poréwnaniu z siatka modeli policzonych dla tablic OP A04 (X = 0.70)
i metalicznosci Z = 0.015. Gléwnym zatozeniem dla poprawnego modelu jest wzbudzanie
modéw g na dwoch najnizszych czestotliwosciach fi i fy, w zakresie wyznaczonych btedow
temperatur efektywnych i jasnosci. Obliczenia wykonane sa dla modeli nie uwzgledniaja-
cych rotacji dla trzech metalicznosci Z = 0.020, 0.015 i 0.010. Por6éwnanie teoretycznych
oscylacji wzbudzanych wzdtuz Sciezki ewolucyjnej, wskazuje na korzystniejszy wybor mo-
deli blizszych linii TAMS. Pozycje na diagramie HR dla modeli OPAL i OP przedstawione

sa na rysunku 6.29, odpowiednio gorny i dolny panel. Zachowania parametru 7, ktorego
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wartosci > 0 wskazuja na niestabilnosé oscylacji, przedstawione sa na rysunku 6.30 dla
OPAL (gorne panele) i OP (dolne panele). Wykorzystanie mieszanki A09 zamiast GN93
jest wystarczajace aby wzbudza¢ oscylacje w zakresie 0.24 —0.77 cd ™!, niezaleznie od uzy-
tych tablic nieprzezroczystosci. Dla masy 6.5 M, modelu OPAL najnizsza czestotliwosé
f1 odtwarzana jest tylko marginalnie przez mody dipolowe. Niestabilne oscylacje ponizej
0.2 cd™! nie sa przewidywane dla rozwazanego zakresu mas gwiazdowych. W zakresie
czestotliwoéci 1.1 — 2.0 cd~! analiza predkodci radialnych wskazuje na dwie oscylacje o
wzglednie duzych amplitudach: fo = 1.27 ¢d™! (Period04) i f, = 1.9 cd™! (ZUZA), odpo-
wiednio tabela 5.18 (strona 121) i tabela 5.19 (strona 122). Oscylacje te nie sa wzbudzane
przez rozwazane modele ewolucyjne dla stopni ¢ = 1,2 Jesli w rzeczywistosci bylyby to
pulsacje gwiazdy, konieczne jest wowczas rozwazenie wyzszych stopni pulsacji modow g.
Jednakze, detekcja modow o stopniach ¢ > 2 w badanej krzywej predkosci radialnych jest
mato prawdopodobne, ze wzgledu na mata ilos¢ danych obserwacyjnych (5.27 na stronie
120). Innym wyttumaczeniem tych oscylacji moze byé¢ szybka rotacja, lecz oszacowana
predkosé jest niska (vsini = 0 kms™!). Ze wzglednie niska amplituda wykryta jest przez
oba kody (w roznych seriach obserwacyjnych) czestotliwosé okoto 4.2 ed™!. Jej wartosé
jest dobrze odtwarzana przez modele, lecz czestotliwo$¢ nie jest wzbudzana na etapie ewo-
lucji tuz przed TAMS. Dla masy 7 M pulsacje typu S Cep okoto 4 cd™! przewidywane

sa na wczesniejszych etapach ewolucji.

Na podstawie podanych wynikéw, najlepsze modele sejsmiczne dla « Her mozna uzy-
ska¢ dla mas z zakresu 6.5—7.0 M, oraz dla stosunkowo wysokiej metalicznodci Z 2 0.015.
Wyzsze Z jest waznym czynnikiem dla uzyskania niestabilnos$ci w zakresie czestotliwosci
0.24 —0.77 cd~!. Dla mas wyzszych od 7 Mg mody g z czestotliwoécig okoto 0.24 cd~! nie
sa wzbudzane. Dla obserwowanej pozycji na HR modele wskazuja, ze dwie czestotliwosci
f1i=0.287cd—11 f; = 0.248 cd—1 najprawdopodobniej sa modami ¢ = 1. Czestotliwosci
9 =043 cd—11 f3 = 0.766 cd—1 Chapellier et al. (2000) nie zaliczaja do potwierdzonych
pulsacji « Her. W niniejszej pracy znalezione sa zblizone czestotliwosci 0.468 cd—1 i ~ 0.76
cd—1, ktore jednak moga naleze¢ do widma oscylacji gwiazdy. Przewidziany zakres mas
bardzo dobrze zgadza sie z wynikiem 6.7 + 0.6 M., (Handler 2009).

6.7 ( Cassiopeiae

Jedyng znana pulsacja gwiazdy jest czestotliwosé f = 0.64 cd~!, identyfikowanej przez
Neiner et al. (2003) jako mod ¢ = 2 + 1. W analizie krzywej predkosci radialnych (po-
przedni rozdzial - strona 122), nie znalezione sa jakiekolwiek pulsacje o znaczacym sto-
sunku sygnatu do szumu (S/N > 4). Przedstawione ponizej modele sejsmiczne wybrane

sa w oparciu o pozycje ¢ Cas na diagramie HR, na siatce modeli OP A04 (X = 0.7)
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Rysunek 6.29: Wybrane modele OPAL i OP dla mieszanki chemicznej A09 (czerwone
punkty) w poréwnaniu z obserwowana pozycja gwiazdy ¢ Her, wedtug kalibracji przedsta-

wionej w rozdziale 4
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Rysunek 6.30: Wplyw zmiany metalicznosci (Z = 0.020, 0.015 i 0.010) na niestabilnos¢
i zakres wystepowania teoretycznych oscylacji w modelu ¢« Her w poblizu TAMS. Widma

oscylacyjne policzone sa dla dwoch mas gwiazdowych 6.51 7 M, przy uzyciu tablic OPAL
i OP A09.
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i Z = 0.015. Wedlug podanej kalibracji dla katalogu gwiazd typu SPB otrzymane sa

nastepujace wartosci temperatury efektywnej i jasnodci:
log Ty = 4.3314 £0.0137,  log L /Ly = 3.8920 + 0.0653. (6.7)

Ze wzgledu, ze ¢ Cas nalezy do kandydatek na gwiazde hybrydowa typu [ Cep/SPB,
obserwowane i znalezione czestotliwosci badane sa pod tym katem. Jednoczesnie, jest
to proba oszacowania mozliwoéci wzbudzania oscylacji 1.21 cd™!, mozliwego pierwszego

owertonu wykrytego przez Neiner et al.

6.7.1 Modele OP A09

Za najodpowiedniejsza mase dla modeli ( Cas przyjeta jest wartos¢ 9.0 M. Dla wybranej
masy rozwazane sa trzy modele sejsmiczne wzdtuz Sciezki ewolucyjnej liczonej dla trzech
roznych metalicznosci Z = 0.020, 0.0151 0.010. Modele 80, 100 i 120, reprezentuja wzgled-
nie pozniejsze etapy ewolucji na ciagu gtéwnym. Polozenie tych modeli wzdluz Sciezek
ewolucyjnych w poréwnaniu z obserwowanymi temperatura i jasnoscig gwiazdy podane sa
na rysunku 6.31. Obliczenia wykonane sa z uwzglednieniem jednorodnej rotacji poczat-

1

kowej 60 kms™, przez co rozwazane modele wzdtuz $ciezki ewolucyjnej maja predkosci

1. Wartosci te zblizone do wyznaczonej przez Morel et al.

rotacji okoto ~ 55 — 52 kms™
(2008) na okoto 55 kms™!. Teoretyczne widma oscylacji modeli na trzech etapach ewolu-
cji podane sa na rysunku 6.32. Modele sejsmiczne zgodnie potwierdzaja przewidywania
dla identyfikacji obserwowanej czestotliwoéci f = 0.64 cd™! jako modu kwadrupolowego
(¢ = 2). Obserwowany pik pulsacyjny nie jest wzbudzony przez mody dipolowe, nawet dla
metalicznosci 0.02 przy uwzglednieniu rotacyjnego rozszczepienia czestotliwosci modow g.
7 kolei, mody kwadrupolowe sa wzbudzone na obserwowanej czestotliwosci dla catego za-
kresu metaliczno$ci modeli. Dla Z = 0.010 najodpowiedniejszy model sejsmiczny (model
120) znajduje sie bardzo blisko TAMS. Dla coraz wyzszych metalicznosci wiecej modeli
na wezesniejszych etapach ewolucji MS (modele 100 i 80) przewiduje niestabilno$¢ dla
czestotliwoéci okoto 0.64 cd™!. Najnizsza badana metalicznosé jest w dobrej zgodnosci
z wyznaczeniami Gies and Lambert (1992) i wartoscia [Fe/H|= —0.23. Zaden z modeli
nie ma wzbudzanych czestotliwosci > 1.1 ed™! (dla ¢ = 1,2), zatem oscylacja 1.21 cd™?
znaleziona przez Neiner et al. nie moze by¢ uznana za pulsacje gwiazdy dla tych osza-
cowarni ewolucyjnych. Niestabilnosé tej czestotliwosci mozliwa jest jedynie dla Z = 0.02
lub dla wyzszych stopni pulsacji £ > 2. Temperatura i jasno$¢ podane przez Neiner et al.
(log Teg = 4.31, log L/ L, = 3.74) sa nizsze od przyjetych w niniejszej pracy. Jednak, te
wartosci sa w lepszej zgodnosci ze $ciezka ewolucyjna dla Z = 0.01.

Dla wszystkich trzech metaliczno$ci modele sejsmiczne przewiduja pulsacje typu 5 Cep,

a zatem wystepowanie pulsacji hybrydowych jest mozliwe dla masy 9 M,. Wzbudzane
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sg one zaréwno dla dipolowych i kwadrupolowych modéw i przewidywane dla szerokiego
zakresu czestotliwosei (3—7 ed™1). Analiza predkosci radialnych w poprzednim rozdziale,
wskazuje na oscylacje o niskich amplitudach nalezacych do tego zakresu. Jednak zmien-
nosci te maja zbyt niskie stosunki sygnatu do szumu (S/N < 4.0), przez co nie mozna ich

zaliczy¢ do widma oscylacji gwiazdy.

T ‘ T T T T T T T T T T T T T T
- log L/L ]
40- - e -
3.9 .
38 [ - ]
3.7 g OP A09, M=9.0M
I —— 7=0.020 1
3.6 S Z=0.015 N
e — 7=0.010 1
i 1 l 1 1 1 1 l 1 1 1 1 l 1 1 1 1 l 1 1 ]
4.40 4.35 4.30 4.25
log Teff

Rysunek 6.31: Wybrane modele OP dla mieszanki chemicznej A09 (czerwone punkty) w
poréwnaniu z obserwowana pozycja gwiazdy ( Cas. Dla zaznaczonych modeli policzone

sa teoretyczne widma oscylacji.

Dla ¢ Cas znana jest tylko jedna czestotliwo$¢ pulsacji i do$¢ dobrze odtwarzana jest
przez modele o masie ~ 9.0 M o metalicznosci z zakresu Z = 0.01 — 0.02. Jednakze,
teoretyczne obliczenia przewiduja wieksza liczbe modow g wysokiego rzedu oraz wyste-
powanie pulsacji typu S Cep. W modelu o najnizszej metaliczno$ci, istnieje bardzo dobre
dopasowanie obserwowanej pulsacji jako modu ¢ = 2 goy i m = 0 (~0.65 cd™!). Dla

! rozszczepienia modow g na tych czestotliwosciach sa

predkosci rotacji powyzej 50 kms™
rzedu >0.1 cd™!, przez co brak w modelu dopasowania wartosci obserwowanej do modu
wstecznego m = —1 (0.521 c¢d™!) badz m = —2 (0.396 cd™!). Uwzgledniajac przewidy-
wane pulsacje dla masy modelu 9.0 M, gwiazda ¢ Cas jest bardzo dobra kandydatka na

dalsze poszukiwania oscylacji hybrydowych typu 5 Cep/SPB.
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Rysunek 6.32: Teoretyczne widma oscylacji modeli ¢ Cas o masie 9.0 M., wzdluz $ciezek
ewolucyjnych dla trzech metalicznodci: Z = 0.020 (gorny lewy panel), 0.015 (gorny prawy
panel) i 0.010 (dolny panel). Wyniki otrzymane dla tablic OP A09 i poréwnane 7 jedyna
znang pulsacja gwiazdy 0.64 cd™!.
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Rozdzial 7

Podsumowanie

Niniejsza praca sktada sie z trzech czesci skupiajacych sie na réznych aspektach pulsacji
gwiazd typu B ciagu gléwnego. W pierwszej czesci (rozdzialy 2 do 4) analizowane sa
pulsacje typu S Cep i SPB z punktu widzenia obliczen teoretycznych i obserwacyjnych
parametrow znanych obiektow. Rozdziat 3 szczegbtowo opisuje tablice nieprzezroczysto-
sci OPAL i OP oraz efekty uzytych mieszanek pierwiastkow chemicznych na obliczenia
masowe. W wyniku tych obliczen wyznaczone sa domeny niestabilnosci pulsacji typu
£ Cep i SPB, dla szerokiego zakresu stopni pulsacji £ = 0 — 6. Domeny te poréwnane
sa ze znanymi pozycjami gwiazd z katalogow obserwacyjnych na diagramach HR badz
okres - temperatura. W rezultacie, dla obliczenn pokrywajacych masy powyzej 20 M. nie
obserwuje sie zadnych gwiazd, cho¢ teoria przewiduje liczne pulsacje tego typu. Z drugiej
strony, obszar tych mas pokrywa sie z wystepowaniem gwiazd typu Wolf-Rayet’a i jasnych
zmiennych B (LBV), ktorych pulsacje moga by¢ wyttumaczeniem pulsacji typu 5 Cep w
modelach o najwiekszych jasnosciach. Ewolucja tych obiektow zwigzana jest z duza utrata

masy, nie uwzgledniang w wykorzystanym przez nas kodzie Warsaw-New Jersey.

Druga czes¢ (rozdzial 5) poswiecona jest pulsacjom hybrydowym typu /5 Cep/SPB. Na
podstawie obliczen teoretycznych z poprzedniej czesci wyznaczone sa domeny niestabil-
nosci dla oscylacji hybrydowych. Zakres wystepowania tego typu zmiennosci porownany
jest z pozycja znanych gwiazd hybrydowych oraz kandydatek. Do potwierdzonych hybryd
zalicza sie: 12 Lac, v Eri i v Peg oraz siedem nowych gwiazd hybrydowych, wykrytych w
misji satelity Kepler. Pozycje gwiazd na diagramie HR jak i ich pulsacje bardzo dobrze
zgadzaja sie z obliczeniami teoretycznymi. Dla kandydatek ta zgodnosé jest watpliwa i
prawdopodobnie wymaga wiekszej liczby obserwacji. W pieciu nowo odkrytych gwiaz-
dach typu  Cep (ASAS-3) tez obserwuje sie pulsacje na czestotliwosciach modow g i p.
Pozycje tych gwiazd na diagramie okres - temperatura wypadaja w obszarze oscylacji
hybrydowych, lecz czestotliwosci pulsacji gwiazd sa za wysokie dla typowych modéw g

wysokiego rzedu. Prawdopodobnym wyttumaczeniem dla tych obiektow sa duze predko-
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Sci rotacji, powodujace znaczne przesuniecia w czestotliwosci pulsacji typu g Cep i SPB.
Podobna analiza wraz z kalibracja temperatury i jasnosci przeprowadzona jest dla kilku-
nastu gwiazd z gromad NGC 6910 i NGC 884 (y Per). W widmach oscylacji kilku gwiazd
obserwuje sie pulsacje hybrydowe typu § Cep/SPB - trzy w NGC 6910 i dwie w NGC 884.
Na podstawie obserwowanych pozycji na diagramie HR mozliwe jest wyttumaczenie pul-
sacji hybrydowych w tych gwiazdach, dla domen niestabilnosci OP A04 i metalicznosciach
Z > 0.015. Dla gwiazd z gromady NGC 6910 brak informacji o indywidualnych predko-
Sciach rotacji. Wedtug oszacowan jest to gromada mtoda (okoto 6 Myrs), a zatem mlode
gwiazdy typu B i zapewne szybko rotujace. Dla gwiazd z gromady NGC 884 predkosci

rotacji sa duze, nawet do 200 kms™!.

7 tego wzgledu, rozmieszczenie obserwowanych
pulsacji hybrydowych w czestotliwosci dodatkowo spowodowane moze by¢ szybka rotacja.
W czedci tej podany jest szczegdtowy opis widm pulsacji dla trzech najlepiej zbadanych
gwiazd hybrydowych, 12 Lac, v Eri i vPeg. Dla ostatniej gwiazdy wykonana jest ana-
liza krzywych jasnosci i predkosci radialnych w poszukiwaniu nowych pulsacji gwiazdy.
Zmnalezione sa czestotliwosci, ktore potencjalnie moga by¢ sktadnikami rozszczepionymi
rotacyjnie. Jednakze, stosunki sygnalu do szumy (S/N) dla tych oscylacji znajduja sie
ponizej typowo przyjmowanej granicy detekcji. Przedstawione sg takze odpowiednie ana-
lizy krzywych predkosci radialnych dla dwoch kandydatek na hybrydy: ¢ Her i ( Cas. Dla
tych dwoch kandydatek nie znalezione sg czestotliwosci pulsacji o znaczacym stosunku
S/N. W analizie fourierowskiej ¢ Cas wykryta jest czestotliwo$¢ z duza amplituda okoto
0.19 cd !, prawdopodobnie zwigzana ze znang rotacja gwiazdy 0.186 cd~!. Krzywe pred-
kosci radialnych uzyskane sa na podstawie obserwacji spektroskopowych teleskopem PST

w Boréwcu pod Poznaniem.

W ostatniej trzeciej czesci (rozdzial 6) przeprowadzono szczegotowa astrosejsmolo-
giczne badanie dla v Eri i v Peg oraz ewolucyjne oszacowania dla modeli sejsmicznych
tHer i ( Cas. Dla dwoch pierwszych gwiazd zastosowana metoda opiera sie na zmianach
nieprzezroczystosci w dwoch obszarach otoczki: garbie Z-bump przy temperaturze 200 000
K i garbie DOB przy 2000000 K. Modyfikacje nieprzezroczystos$ci kg 1 jej pochodnej
KT.mod WpProwadzane sa poprzez funkcje eksponencjalna, w ktorej zmiany oparte sa na
trzech wolnych parametrach: amplitudzie zmian, szeroko$ci profilu funkcji temperatury
oraz lokalizacji maksimum zmian w funkcji temperatury. Zaproponowane zwiekszenia
nieprzezroczystosci maja na celu wzbudzenie oscylacji dla catego obserwowanego zakresu
czestotliwosci dla modow typu 3 Cep/SPB oraz uzyskanie dopasowania czestotliwosci dla
jak najwiekszej liczby obserwowanych pulsacji.

W widmie oscylacji v Eri obserwowane sa dwa mody grawitacyjne wysokiego rzedu
(fa ~ 041 fg ~ 0.6 cd™!), jednakze tylko czestotliwo$é fp jest wzbudzana z uzyciem

tablic OP jako mod ¢ = 2. Dla f4 konieczne jest uwzglednienie modéw ¢ = 1, poniewaz
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kwadrupolowe oscylacje nie sa wzbudzane dla tak niskich czestotliwosci. Skonstruowany
jest model ze zwiekszeniem x o 50% przy temperaturze logT = 5.45. Dodatkowo, dla
osiggniecia dopasowania czestotliwosci f5 = 7.8982 cd~! jako modu £ = 1 p, obnizona jest
nieprzezroczystosé o 1% przy temperaturze log T = 6.30. Typowo w modelach przyjeta
jest poczatkowa zawartos¢é wodoru X = 0.7. Zwiekszenie tego parametru (np. X = 0.74)
obniza niestabilno$¢ modoéw pulsacji typu g Cep, ale podwyzsza niestabilno$¢ modow typu
SPB. Najlepszy model sejsmiczny wskazuje na mase gwiazdy okoto 9.5 M. Wszystkie
modele przewiduja oscylacje kwadrupolowe z czestotliwoécig okoto 4.5 ed™!, ktore nie sa
obserwowane. Z drugiej strony, obserwowany pik fi; = 6.732 cd™! nie jest przewidywany
w modelach dla stopni pulsacji £ < 2. Wyniki v Eri demonstruja istnienie dwdch waznych
probleméw. (i) Pierwszy dotyczy duzych zmian nieprzezroczystosci, bez ktorych niemoz-
liwe jest uzyskanie niestabilnosci dla czestotliwosci (faktycznie trzech bliskich oscylacji)
przy fs = 7.8982 cd™! (jako £ = 1 lub 2) i przy fa ~ 0.4 (jako £ = 1). Wzbudzanie tej
najnizszej obserwowanej czestotliwosci mozliwe jest tylko przy znacznym zwiekszeniu nie-
przezroczystosci w obszarze Z-bump. Drugg mozliwoscia jest zwiekszenie obfitosci zelaza
badz niklu w mieszance A04 (lub A09) co najmniej kilkukrotnie. (ii) Drugim problemem
sa wyniki uzyskane przez astrosejsmologie zespolona. Przy dopasowaniu nieadiabatycz-
nego parametru f* z danymi empirycznymi, wystepuje rozbiezno$¢ pomiedzy wyborem
odpowiednich tablic nieprzezroczystosci. Tablice OPAL daja lepsze dopasowanie tego pa-
rametru dla pulsacji typu  Cep, natomiast tablice OP - dla modow typu SPB. Metoda ta
wcigz pozostawia problem stabilno$ci modéw p o najwyzszej obserwowanej czestotliwosci
(~ 7.9 cd™!) oraz modu g wysokiego rzedu (f4). Jakakolwiek modyfikacja x w obszarze Z-
bump pogarsza zgodno$¢ teoretycznego i empirycznego parametru f*, natomiast zmiany
w DOB moga prowadzi¢ do lepszego dopasowania. Jednakze, zmiany w DOB nie roz-
wiazuja tego problemu w calosci, gdyz cze$¢ czestotliwosci w widmie oscylacji pozostaje
stabilna.

Modele sejsmiczne gwiazdy hybrydowej v Peg z uzyciem tablic OPAL nie odtwarzaja
szesciu obserwowanych modow grawitacyjnych wysokiego rzedu, zar6wno przez oscylacje
¢ =1 jak i £ = 2. Natomiast w modelach z wykorzystaniem tablic OP mody g sa wzbu-
dzane dla obu rozwazanych stopni /. Jednakze, tylko oscylacje kwadrupolowe obejmuja
obserwowany obszar czestotliwosci typu SPB. Mody dipolowe niestabilne s w waskim za-
kresie czestotliwoéci okoto 0.5 — 0.6 cd ™!, na czestotliwo$ciach nizszych niz obserwowane.
Niezaleznie od zastosowanych tablic nieprzezroczystosci i mieszanki chemicznej, mody
typu 3 Cep wciaz pozostaja stabilne (n < 0) dla czestotliwosei > 8 cd™! (OPAL) i > 7
cd™! (OP). W rezultacie trzy obserwowane pulsacje przypadajace dla tego zakresu czesto-
tliwosci sg stabilne. W modelach OP A04, wzrost x 0 50% przy temperaturze logT = 5.35
podwyzsza niestabilnosé tych modow oscylacji. Jednoczesne zwiekszenie x o 16% przy

temperaturze log 1" = 6.3 prowadzi do dopasowania najwyzszej czestotliwosci f13 = 9.1092
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cd~!. Ta dodatkowa zmiana w obszarze DOB przesuwa model na diagramie HR, umiesz-
czajac wewnatrz btedu obserwacyjnego 1o. Rozpatrujac modyfikacje nieprzezroczystosci
(tablic OP A09) rzedu 60% przy logT = 5.36 oraz 20% przy logT = 6.4 uzyskany jest
model najlepiej dopasowujacy wszystkie obserwowane czestotliwosci typu (3 Cep, za po-
moca modow £ < 2. Zaden ze skonstruowanych modeli sejsmicznych nie wzbudza oscylacji
¢ =1 w obserwowanym obszarze czestotliwosci 0.6 — 1.0 cd~!. Wyniki wskazuja na mase
v Peg okolo 8.5 M. Lokalizacja na diagramie HR najlepszego modelu jest w zgodzie z
obserwacyjnymi wyznaczeniami. Sposrod teoretycznych oscylacji typu S Cep tylko mod
kwadrupolowy niskiego rzedu z czestotliwoscig okolo 4.5 cd™! nie wystepuje w widmie
oscylacji gwiazdy. Na przykladzie tego najlepszego modelu, rozpatrywany jest wplyw
jednorodnej rotacji na czestotliwos$ci oscylacji. Uwzglednione sa czestotliwosci wykryte
przy analizie krzywej predkosci radialnych, cho¢ posiadaja za niskie S/N aby z pewno-
Scig zaliczy¢ je do widma oscylacji gwiazdy. Trzy oscylacje z zakresu modow g (0.876,
0.901 1 0.91 cd™!) nie pokrywaja sie z obserwowanymi i w najlepszym wypadku mozna je
przypisaé sktadnikom rotacyjnie rozszczepionego multipletu. Taka przynalezno$¢ mozna
wnioskowa¢ dla jednej z czestotliwosei typu 8 Cep (~ 6.95 cd™!), ktora dobrze odpowiada
sktadnikowi m = —1 rozszczepionego modu dipolowego p;. W dwoch najdtuzszych se-
riach czasowych wykryta jest czestotliwo$¢ z wartoscia zblizona do znanej fio = 6.0273
cd™!, przypuszczalnego modu dipolowego g; o rzedzie azymutalnym m = 1. Nowe cze-
stotliwosci, jesli zostang potwierdzone, przyczynityby sie do lepszego poznania struktury
wewnetrznej gwiazdy. Wowcezas w widmie oscylacji gwiazdy znane bylyby co najmniej
trzy multiplety, ktorych separacja spowodowana jest rotacja gwiazdy, dla modow p i g.
Podobnie jak w przypadku v Eri konieczne jest wprowadzenie duzych zmian nieprzezroczy-
stosci w obszarze Z-bump w celu wyttumaczenia catego zakresu obserwowanych czestotli-
wosci. Rozwiazaniem moze by¢ zwigkszenie obfitosci zelaza (badz niklu) w mieszance A04
lub A09. Jak i w przypadku v Eri, Modele astrosejsmologii zespolonej rowniez wskazuja
na preferowanie tablic OPAL przy dopasowywaniu parametru f* dla pulsacji typu g Cep,
oraz tablic OP dla modéw typu SPB. Poszukiwane jest rozwigzanie majace na celu odtwo-
rzenie empirycznych wartosci zespolonego parametru poprzez zmiany nieprzezroczystosci
tablic OP, ktore z reguly pogarszaja dopasowanie teoretycznych i empirycznych wartosci.
Udato sie skonstruowaé¢ model sejsmiczny OP A04 z zwartoscig wodoru X = 0.74 oraz
40-0 procentowym wzrostem k w obszarze DOB, bardzo dobrze odtwarza rzeczywista i
urojong cze$¢ f* dla fundamentalnego modu radialnego f; = 6.5897 cd ™! i grawitacyjnego
wysokiego rzedu f, = 0.636 cd™!. Jednak, dla duzej czeéci obserwowanych czestotliwosci
ten model nie wzbudza oscylacji w zakresie modow p (oscylacje typu S Cep).

Podobne problemy wystepuja przy modelowaniu zaréwno v Eri jak i v Peg. Mozliwymi
rozwigzaniami tych probleméw zwigzane s albo ze sktadem chemicznym albo z danymi

atomowymi wykorzystywanymi do obliczen nieprzezroczystosci xg.
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Dla gwiazd ¢ Her i ¢ Cas, na podstawie wykonanych obserwacji spektroskopowych,
otrzymane krzywe predkosci radialnych przeanalizowane sa w poszukiwaniu znanych lub
nowych czestotliwosci pulsacji gwiazd. Kilka znalezionych czestotliwosci jest uwzgled-
nianych przy konstruowaniu modeli sejsmicznych na podstawie obserwacyjnej pozycji na
diagramie HR. Wyniki dla « Her wskazuja na mase obiektu rzedu ~ 6.5—7.0 M, a oscyla-
cje typu [ Cep przewidywane sg tylko dla wysokich metalicznosci Z > 0.02. Wcezesniejsze
wyniki podaja dwie niskie czestotliwosci okoto 0.24 i 0.29 cd~!, ktore najprawdopodob-
niej s3 modami dipolowymi. Dodatkowe dwie czestotliwosci 0.43 1 0.77 cd™! réwniez sa
wzbudzane dla badanego zakresu mas. W niniejszej pracy znaleziono czestotliwosé okoto
0.76 cd™! (kod ZUZA), potwierdzajac tym samym niepewny wynik ~ 0.77 cd~!.

W modelach sejsmicznych ¢ Cas uwzgledniono jednorodna rotacje z predkoscia okoto
52 — 55 kms™!, odpowiadajaca oszacowaniom spektroskopowym. Na podstawie siatki
modeli ewolucyjnych przyjeta jest masa modelu ~ 9.0 M,. W widmie oscylacji gwiazdy
znana jest tylko jedna czestotliwo$é 0.64 cd—!, ktora identyfikuje sie z wstecznym modem
kwadrupolowym (m < 0). Obliczenia teoretyczne dla wybranej masy wzbudzaja obser-
wowang oscylacje kwadrupolowa, nawet dla niskich metalicznosci Z = 0.01, ktora jest
przewidywana dla gwiazdy. W modelu sejsmicznym nie wystepuje mod wsteczny ¢ = 2
7 taka czestotliwoscig. Spowodowane jest to duzym rozszczepieniem sktadnikoéw modu
rzedu 0.1 cd™'. W miejsce tej identyfikacji sugerowany jest centralny skladnik modu

0 =2 gyy (m = 0) o czestotliwosci okoto 0.65 ¢d .
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Dodatek A

Katalog gwiazd typu 5 Cep

W dodatku A zestawione sa dane fotometryczne dla 48 pojedynczych obiektow z katalogu
gwiazd [ Cep ze Stankov and Handler (2005). Dane pobrane sa z katalogu The Gene-
ral Catalogue of Photometric Data (GCPD) Mermilliod et al. (1997) i przedstawione sa
dla dwoch systemow fotometrycznych (i) Stromgren’a - kolumny 2 — 5; (ii) Geneva -
kolumny 6 — 17 (w tabeli A.1), natomiast pierwsza kolumna podaje numer z katalogu
Henry Drapper’a (HD). Fotometria Stromgren’a podaje 4 indeksy, natomiast fotometria
Geneva sklada sie z 11 typowo podawanych wskaznikow oraz obserwowanej jasnosci V,
(fotometria Johnson’a). Podane wskazniki U oraz V w rzeczywistosci sa wskaznikami
U—-BiV — B, w ktorych wartosci B przewaznie przyjmowane sg jako zero. 7 podanych
danych dla 48 gwiazd tylko 34 sa wybrane do kalibracji temperatury efektywnej i jasnosci

przedstawionej w rozdziale 4.
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Tablica A.1: Dane fotometryczne dla gwiazd typu S Cep z katalogu
Stankov and Handler (2005), z ktorych 34 zostaly uwzglednione

przy kalibracji przedstawionej w rozdziale 4.

HD b—y my c1 B Vin U v By By \% G U-By, U-By Bi—By Vi1—-G By—G
Stromgren Geneva

886 -0.107 0.093 0.116 2.627 2.830 0.387 1.232 0.790 1.630 1.934 2481 -0.403  -1.243 -0.840  -0.547  -0.851
16582 -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  -0.851
21803 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  -0.544
24760 -0.074 0.055 -0.047 2.594 2.883 0.241 1.195 0.783 1.637 1.891 2432 -0.542 -1.396 -0.854  -0.541  -0.795
29248 -0.076 0.068 0.072 2.610 3.933 0.351 1.206 0.782 1.619 1.893 2442 -0.431  -1.268 -0.837  -0.549  -0.823
35411 -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  -0.783
35715 -0.088 0.075 0.033 2.619 4576 0.292 1.214 0.773 1.613 1.897 2446 -0.481  -1.321 -0.840  -0.549  -0.833
44743 -0.091 0.054 -0.003 2.593 1.966 0.254 1.253 0.777 1.640 1939 2487 -0.523  -1.386 -0.863  -0.548  -0.847
46328 -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  -0.861
50707 -0.087 0.071 -0.014 2.594 4.809 0.253 1.218 0.766 1.617 1904 2453 -0.513 -1.364 -0.851 -0.549  -0.836
52918 -0.073 0.065 0.023 2.591 4975 0.297 1.191 0.770 1.610 1878 2423 -0473  -1.313 -0.840  -0.545  -0.813
56014 -0.067 0.070 0.168 2.572 4.592 0.432 1.183 0.775 1.611 1.869 2408 -0.343 -1.179 -0.836  -0.539  -0.797
59864 0.003 0.061 0.022 2599 7.617 0.389 1.070 0.795 1.583 1.761 2.273 -0.406  -1.194 -0.788  -0.512  -0.690
61068 -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  -0.794
64365 -0.075 0.076 0.112 2.622 6.034 0.387 1.189 0.779 1.603 1.874 2418 -0.392 -1.216 -0.824  -0.544  -0.815

Kontynuacja na nastepnej stronie




Tablica A.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HD b—y ma C1 [‘3 Vm U V B1 B2 V1 G U—B1 U—BQ Bl—BQ Vl—G BQ—G

6L1

64722 -0.046 0.075 0.023 2.610 5.680 0.341 1.132 0.785 1594 1.821 2.346 -0.444  -1.253 -0.809 -0.525  -0.752
71913 -0.012 0.052 0.024 2.594 7.670 0.346 1.104 0.785 1.592 1.792 2312 -0439  -1.246 -0.807 -0.520  -0.720
78616 0.060 0.039 0.068 2.611 6.776 0.474 0978 0.810 1.561 1.675 2.156 -0.336  -1.087 -0.751 -0.481  -0.595
109885 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  -0.425
111123 -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  -0.862
112481 - - - 2.604 8.347 0432 0917 0.812 1.561 1.615 2.096 -0.380  -1.129 -0.749 -0.481  -0.535
116658 -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  -0.862
118716 -0.094 0.058 0.043 2.608 2.284 0.299 1.242 0.782 1.633 1929 2483 -0483 -1.334 -0.851 -0.554  -0.850
122451 -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  -0.854
126341 -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  -0.772
129056 -0.086 0.074 0.080 2.604 2.308 0.356 1.221 0.779 1.622 1910 2.463 -0.423 -1.266 -0.843 -0.553  -0.841
129557 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  -0.639
129929 -0.059 0.058 0.038 2.618 &.071 0.336 1.177 0.779 1.603 1.862 2.400 -0.443  -1.267 -0.824 -0.538  -0.797
136298 -0.101 0.075 0.076 2.616 3.214 0.327 1.235 0.774 1.626 1916 2.471 -0.447  -1.299 -0.852 -0.555  -0.845
144470 0.037 0.043 0.010 2.618 3.933 0.391 1.011 0804 1.575 1.706 2.202 -0.413 -1.184 -0.771 -0.496  -0.627
147165 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  -0.412
147985 - - - - 7917 0596 0.779 0.844 1.526 1.489 1.909 -0.248  -0.930 -0.682 -0.420  -0.383
156327 - - - - 9.269 1.099 0.132 1.105 1.254 0.948 0.894 -0.006  -0.155 -0.149 0.054 0.360
157056 -0.092 0.089 0.104 2.624 3.252 0.378 1.220 0.787 1.621 1905 2.454 -0.409  -1.243 -0.834 -0.549  -0.833

Kontynuacja na nastepnej stronie
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Tablica A.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HD b—y mi c1 Ié] Vi U v By By i G U-B, U-By Bi—By Vi—-G By—-G
157485 - - - 2.623 - - - - - - - - - - - -
158926 -0.105 0.072 0.074 2.613 1.615 0.322 1.238 0.779 1.626 1928 2.481 -0.457 -1.304 -0.847 -0.553  -0.855
160578 -0.100 0.073 0.073 2.613 2.382 0.327 1.238 0.779 1.631 1924 2.474 -0.452 -1.304 -0.852 -0.550  -0.843
163472 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  -0.475
164340 - - - 2584 9324 0.255 1.135 0.774 1.611 1.822 2354 -0.519 -1.356 -0.837 -0.532  -0.743
165174 0.075  0.000 -0.119 2.567 - - - - - - - - - - - -
165812 0.079  0.029 -0.001 2.611 7.942 0.437 0943 0.809 1.555 1.642 2.113 -0.372 -1.118 -0.746 -0.471  -0.558
166540 - - - - 8.120 0.490 0.759 0.837 1.530 1.468 1.891 -0.347  -1.040 -0.693 -0.423  -0.361
180642 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  -0.283
199140 -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  -0.744
203664 - - - - - - - - - - - - - - - -
205021 -0.092 0.066 0.010 2.605 3.213 0.276 1.235 0.782 1.640 1928 2476 -0.506 -1.364 -0.858 -0.548  -0.836
214993 -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  -0.751
216916 -0.047 0.066 0.092 2.629 5.592 0.391 1.139 0.785 1.598 1.832 2361 -0.394  -1.207 -0.813 -0.529  -0.763




Dodatek B

Katalog gwiazd typu SPB

W dodatku B zestawione sa dane fotometryczne dla 54 obiektow z katalogu gwiazd SPB
DeCat et al. (2007). Dane pobrane sa z katalogu The General Catalogue of Photometric
Data (GCPD) Mermilliod et al. (1997) i przedstawione sa dla dwoch systemow fotome-
trycznych (i) Geneva - kolumny 2 — 13; (ii) Stromgren’a - kolumny 14 — 17 (w tabeli B.1),
natomiast pierwsza kolumna podaje numer z katalogu Henry Drapper’a (HD). Fotome-
tria Stromgren’a podaje 4 indeksy, natomiast fotometria Geneva sktada sie z 11 typowo
podawanych wskaznikow oraz obserwowanej jasnosci V;, (fotometria Johnson’a). Podane
wskazniki U oraz V' w rzeczywistosci sa wskaznikami U — B 1V — B, w ktorych wartosci
B przewaznie przyjmowane s jako zero. 7 podanych danych dla 54 gwiazd tylko 45 sa

wybrane do kalibracji temperatury efektywnej i jasnosci przedstawionej w rozdziale 4.
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Tablica B.1: Dane fotometryczne dla gwiazd typu SPB z katalogu

DeCat et al. (2007), z ktorych 45 zostaly uwzglednione przy kali-

bracji przedstawionej w rozdziale 4.

HD V, U \% B By % G U-B, U-By Bi—By Vi—-G Ba—G b—y my c1 B
Geneva Stromgren

886 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 2.627
1976 5.570 0.704 1.090 0.805 1.565 1.777 2300 -0.101  -0.861 -0.760  -0.523  -0.735 -0.039 0.081 0.385 2.693
3360 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 2.627
3379 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 2.695

11462 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 2.568
19374 6.113 0.431 1.092 0.798 1.581 1.782 2303 -0.367 -1.150 -0.783  -0.521  -0.722 -0.034 0.078 0.088 2.657
21071 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 2.727
24587 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 2.743
25558 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 2.694
26326 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 2.695
27026 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 2.783
27396 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 2.678
28114 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 2.698
28475 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 2.711
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Tablica B.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HD V,, U V By By i G U-B, U-By Bi—By, Vi—-G DBy—G b-y my c1 154
29248 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 2.610
34798 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 2.703
37151 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 2.777
45284 7373 0.768 1.092 0.822 1.559 1.782 2306 -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 2.710
52057 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 2.778
53921 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 2.751
69144 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 2.654
74195 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 2.666
74560 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 2.685
78405 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 2.632
92287 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 2.663

121190 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 2.809
123515 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 2.796
131058 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 2.669
138003 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 2.706
138764 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 2.733
140873 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 2.744
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Tablica B.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HD V, U 1% Bi By W G U-B U-By, Bi—-B, Vi—-G Bo—G b—y m e B
143309 9.252 0.945 0.928 0.844 1529 1.627 2100 0.101  -0.584  -0.685 -0.473 -0.571 0.123 -0.020 0.592 -
147394 3875 0.754 1.149 0.809 1577 1.839 2367 -0.055 -0.823  -0.768 -0.528 -0.790 -0.058 0.091 0.439 2.702
160124 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 2.661
161783 5.741 0.610 1.088 0.809 1575 1.777 2297 -0.199 -0.965  -0.766  -0.520 -0.722 -0.033 0.089 0.268 2.665
163830 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 1554 1.664 2.135 -0.304 -1.041  -0.737  -0.471  -0.581 - - - 2523
163899 8.310 0.568 0.722 0.844 1522 1435 1851 -0276 -0.954  -0.678 -0416 -0.329 - - - 2567
169820 6.348 1.153 1.003 0.846 1532 1.706 2201 0307 -0.379  -0.68 -0.495 -0.669 -0.005 0.116 0.780 2.814
177863  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 2.731
179588 6.692 1.127 0.988 0.853 1533 1.682 2172 0274  -0406  -0.680 -0.490 -0.639 0017 0.114 0.702 2.812
181558 6.227 0.792 1.073 0.820 1560 1.763 2279 -0.028 -0.768  -0.740  -0.516 -0.719 -0.028 0.093 0454 2.715
182255 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 2.736
191295 7.198 0959 1.039 0.830 1547 1.732 2245 0.129 -0.588  -0.717  -0.513  -0.698 - - - -
206540 6.050 0.844 1.106 0815 1569 1.793 2.329 0.029 -0.725  -0.754  -0.536 -0.760 -0.055 0.112 0510 2.719
208057 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 2.673
215573 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 2.718
222555 7.410 0952 1.025 0836 1547 1.723 2228 0.116 -0.595 -0.711  -0.505  -0.681 - - - -




Dodatek C

Predkosci radialne: v Peg

W dodatku C przedstawione sa pomiary predkosci radialnych na podstawie 506 widm,
zebranych poznanskim teleskopem PST (Tabela C.1). Widma zebrane sa w okresie miedzy
10 pazdziernika 2007 a 20 pazdziernika 2011, w trzech sezonach obserwacyjnych 2007,
2008 i 2011. W pazdzierniku 2010 dostepne sa jedynie obserwacje z jednego dnia, gesto
pokrywajace jeden okres zmiennosci okolo 3.5 godziny (28 widm). Wyniki pomiarow
zebrane w dwoch kolumnach: (i) heliocentryczna data julianiska (HJD - Heliocentric Julian
Date) oraz (ii) predkos¢ radialna w jednostkach kms™' (RV - Radial Velocity). Jako

standardowe odchylenie dla pomiar6w RV mozna przyja¢ warto$¢ 0.15 kms™?.

Analiza
krzywej predkosci radialnych podana jest w rozdziale 5.

Redukcja widm i uzupetnienie nagtéwkow plikow fits wykonano z wykorzystaniem
skryptow autorstwa Moniki Fagas (Obserwatorium Astronomiczne w Poznaniu). Pomiar
(korelacja) predkosci RV wykonano dla zakresu dhugosci fali 4000 — 6000 A. Odpowiednie
dla widm v Peg ze wzgledu na brak linii atmosferycznych oraz mniejszego zaszumienia

widma w czesci niebieskie;j.
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Tablica C.1: Pomiary predkosci radialnych z widm ~ Peg, otrzyma-
nych 0.5 metrowym teleskopem PST. W dwoch kolumnach podane
sa: heliocentryczna data juliariska (HJD) i predkosci radialne (RV)

1

w km~™". Predkosci radialne pomierzone sa wzgledem sidédmego

widma z 1 Listopada 2008, oznaczonego gérnym indeksem °.

HID RV [kms~!] HID RV [kms~!]
2007-10-03 2011-09-26
2454377.431848 9.549 2455831.337677 8.148
2454377.441362 8.675 2455831.344957 8.240
2454377.450262 7.807 2455831.352630 8.049
2454377.460691 6.321 2455831.362619 7.368
2454377470772 5.270 2455831.369992 6.673
2454377.480633 4.339 2455831.377353 5.967
2454377.490401 3.429 2455831.387388 4.729
2454377.498734 3.446 2455831.395617 3.854
2454377.508538 3.647 2455831.403036 3.203
2454377.518237 4.490 2455831.414309 2.577
2454377.526639 5.674 2455831.421728 2.442
2454377.535378 6.576 2455831.429969 2.490
2454377.546778 8.086 2455831.439460 2.987
2454377.549688 7.932 2455831.446844 3.585
2454377.558368 8.649 2455831.454252 4.327
2454377.573514 9.788 2455831.464807 5.583
2454377.584070 9.424 2455831.473326 6.561
2454377.592866 8.698 2455831.481543 7.229
2455831.495282 7.930
2007-10-07 2455831.504796 8.045
2454381.404865 6.163 2455831.512146 7.736
2454381.413314 5.080 2455831.521775 6.831
2454381.423603 3.550 2455831.513220 5.786
2455831.538731 4.928
2007-10-13 2455831.549449 3.555

Kontynuacja na nastepnej stronie
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Tablica C.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HID RV [kms~!] HID RV [kms~!]
2454387.256698 5.553 2455831.557748 2.727
2454387.268526 7.153 2455831.565306 2.244
2454387.280818 8.152
2454387.292542 8.443 2011-09-27
2454387304602 7.903 2455832.367291 4.063
2454387.316454 6.686 2455832.374490 5.218
2454387.328768 5.129 2455832.381642 6.385
2454387.343860 3.109 2455832.391562 7.862
2454387.357251 2.143 2455832.398795 8.571
2454387.372367 2.148 2455832.406087 9.050
2454387.386950 3.334 2455832.416214 9.196
2454387398778 4.740 2455832.423448 8.717
2454387.410468 5.992 2455832.430682 7.920
2454387.521496 2.974 2455832.441411 6.338
2454387.533185 3.766 2455832.448738 5.063
2454387.545187 5.125 2455832.455902 3.786
2454387.556831 5.663 2455832.466261 2.307
2454387568439 6.946 2455832.473645 1.544
2454387.580175 8.349 2455832.480868 1.191

2455832.497407 1.718
2007-10-14 2455832.504629 2.423
2454388.329164 6.612 2455832.511828 3.321
2454388.345900 7.761 2455832.522176 4.847
2454388.358075 7.705 2455832.529491 5.956
2454388.370448 6.655 2455832.536690 6.983
2454388.382334 4.998 2455832.5461 8.102
2454388.388854 3.304 2455832.553252 8.631
2454388.401273 1.605 2455832.561551 8.860
2454388.548079 2.356
2454388.560822 1.068 2011-09-29
2455834.298446 2.782
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Tablica C.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HID RV [kms~!] HID RV [kms~!]
2007-10-15 2455834.305737 2.291
2454389.345322 3.002 2455834.313098 2.400
2454389.356872 3.571 2455834323249 2.909
2454389.369337 4.770 2455834.330390 3.570
2454389.380981 6.156 2455834.337612 4.360
2454389.393978 7.363 2455834347080 5.671
2454389.405957 8.068 2455834.354430 6.705
2454389.417727 8.064 2455834.361802 7.508
2454389.454393 4.460 2455834.37112 8.435
2454389.466118 2.935 2455834.378469 8.837
2454389.479589 1.736 2455834.385645 8.924
2454389.486169 1.383 2455834.404904 7.614
2454389.500914 1.901 2455834.412208 6.528
2454389.518454 3.101 2455834.422115 4.965
2454389.530468 4.532 2455834.429847 3.667
2454389.548511 6.431 2455834.437173 2.642
2454389.560189 7.005 2455834.447613 1.644
2454389.571914 6.766 2455834.454951 1.318
2454389.583904 5.889 2455834.462381 1.265
2455834.472242 1.683
2007-10-19 2455834.479962 2.429
2454393.518717 10.789 2455834.487185 3.165
2454393.530314 9.853 2455834.497150 4.371
2454393.542501 8.209 2455834.504476 5.358
2454393.554376 6.431 2455834.511780 6.213
2454393.566007 5.018
2454393.577928 4.146 2011-09-30
2455835.332985 6.869
2007-10-21 2455835.340161 5.855
2454395.311624 7.241 2455835.346018 5.205
2454395.324308 8.050 2455835.352869 4613
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Tablica C.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HID RV [kms~!] HID RV [kms~!]
2454395.340570 7.585 2455835.362464 4.307
2454395.352676 6.263 2455835.368136 4.236
2454395.364654 4.578 2455835.373599 4.386
2454395.377490 2.540 2455835.379189 4.738
2454395.390429 1.273 2455835.387163 5.444
2454395.402107 0.566 2455835.392661 6.020
2454395.414942 0.912 2455835.398228 6.689
2454395.426631 1.977 2455835.403853 7.392
2454395.438957 3.437 2455835.412533 8.480
2454395.450820 4.970 2455835.418356 9.222
2454395.462741 6.446 2455835.424004 9.723
2454395.476595 7.395 2455835.429698 10.148
2454395.489534 7.339 2455835.437314 10.571
2454395.501756 6.338 2455835.444062 10.634
2454395.513353 4.870 2455835.449802 10.551
2454395.524869 3.248 2455835.455451 10.190
2454395.536304 1.574 2455835.470439 8.762
2454395.547993 0.585 2455835.480069 7.260
2454395.560365 0.253 2455835.485636 6.433

2455835.491087 5.629
2007-11-02 2455835.498691 4.468
2454407.349923 5.801 2455835.510277 3.577
2454407.362480 4.107 2455835.516527 3.240
2454407.374076 2.536 2455835.522164 3.154
2454407.385800 1.578 2455835.533830 3.713
2454407.397686 1.309 2455835.539363 4.140
2454407.410406 1.819 2455835.544965 4.869
2454407.422130 3.011 2455835.550647 5.510
2454407.434351 4.700
2454407.446017 6.174 2011-10-01
2454407.457892 7177 2455836.299155 3.929
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Tablica C.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HID RV [kms~!] HID RV [kms~!]
2454407.470113 7.945 2455836.305821 4.556
2454407.481941 7.529 2455836.311852 5.361
2454407.493607 6.508 2455836.319213 6.331
2454407.505342 4.688 2455836.324641 7.175
2454407.516986 2.616 2455836.330011 7.849
2454407.528733 1.228 2455836.337303 8.573

2455836.342662 9.114

2008-11-1 2455836.348009 9.422
2454772.29312082 5.66 2455836.355266 9.582
2454772.30229859 4.69 2455836.360578 9.569
2454772.31070094 3.54 2455836.365960 9.370
2454772.31912644 2.41 2455836.373310 8.928
2454772.32760980 1.23 2455836.378646 8.433
2454772.34324558 0.03 2455836.384051 7.851
2454772.35863831 0.00" 2455836.391759 7.109
2454772.36825588  -0.22 2455836.397176 6.413
2454772.37657721 1.52 2455836.402639 5.855
2454772.38481753 2.43 2455836.410150 5.080
2454772.39311572 3.60 2455836.415717 4.642
2454772.40187685 4.68 2455836.421180 4.382
2454772.40987412 5.54 2455836.428507 4.109
2454772.41804500 6.09 2455836.433889 4.166
2454772.42726907 6.56 2455836.439363 4.373
2454772.43564827 6.56 2455836.447118 4.784
2454772.44394646 6.26 2455836.452777 5.355
2454772.45245297 5.51 2455836.458194 5.892
2455836.465706 6.879

2008-11-23 2455836.471192 7.629
2454794.26603211 7.21 2455836.476666 8.231
2454794.27445737 7.65 2455836.484201 8.954
2455836.489548 9.535
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Tablica C.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HID RV [kms~!] HID RV [kms~!]
2008-11-28 2455836.494953 9.901
2454799.28668937 9.85 2455836.502303 10.080
2454799.29557751 9.92 2455836.507720 10.163
2454799.30488229 9.63 2455836.513298 10.061
2454799.31584202 8.60
2454799.32427882 7.38 2011-10-12
2454799.33461360 5.65 2455847.29031538  9.359
2454799.34404568 5.04 2455847.20761848  8.899
2454799.35303799 3.79 2455847.30767617  7.904
2454799.36792100 3.26 2455847.3149677 7.026
2454799.37609161 3.39 2455847.32224766  6.103
2454799.38479456 3.95 2455847.33146045  4.913
2454799.39312723 4.64 2455847.33912235  4.239
2455847.34647175  3.781
2008-11-14 2455847.35628638  3.529
2454815.17659475 2.61 2455847.36364736  3.664
2454815.18505459 3.76 2455847.3711125 4.112
2454815.19336399 478 2455847.38525576  5.625
2454815.20221732 5.92 2455847.39335746  6.699
2454815.21048043 6.86 2455847.40091519  7.871
2454815.21885926 7.46 2455847.41046362  9.160
2454815.22746956 7.50 2455847.41838014  9.917
2454815.23596412 7.33 2455847.42577584  10.022
2454815.24429667 6.62 2455847.43530112  10.598
2454815.25261764 5.56 2455847.4431019  10.387
2454815.26961834 3.47 2455847.45063649  9.752
2454815.27791617 2.49
2454815.28623714 177 2011-10-13
2454815.29454654 1.38 2455848.2723799 0.576
2454815.30272863 1.47 2455848.27972929  1.058
2454815.31169769 1.92 2455848.28687035  1.642
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Tablica C.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HID RV [kms~!] HID RV [kms~!]
2454815.32014596 2.48 2455848.20666182  2.895
2454815.32837435 3.50 2455848.30377973  3.914
2454815.33661431 4.49 2455848.31085135  5.009
2454815.34491213 5.60 2455848.32064282  6.285

2455848.32788805  7.092
2009-01-11 2455848.33683463  7.915
2454843.24789837 4.56 2455848.34692702  8.113
2454843.25620775 5.37 2455848.35397549  7.922
2454843 26478332 6.32 2455848.36113969  7.405
2454843.27404168 7.10 2455848.3719494 6.152
2454843.28220062 8.08 2455848.37898656  5.249
2454843.29077619 8.41 2455848.38613919  4.231
2454843.29942119 8.55 2455848.39699545  2.918
2454843.30746439 8.43 2455848.40418281  2.271
2454843.31588951 7.91 2455848411266 1.790
2454843.32432620 7.03 2455848.42054822  1.736
2454843.33276289 5.97 2455848.42841843  2.038
2455848.43804786  2.666
2010-10-26

24554906.307667 6.630 2011-10-14
24554906.313454 5.941 2455849.28732407  4.480
24554906.319379 5.248 2455849.20478918  3.483
24554906.324761 4654  2455849.30193023  2.433
24554906.331682 3.886 2455849.31423321 1.158
24554906.338337 3.242 2455849.32232331  0.736
24554906.343857 2.881 2455849.32063797  0.614
24554906.349262 2.638 2455849.33953359  1.113
24554906.354621 2.509 2455849.34835284  1.818
24554906.361831 2.537  2455849.35670914  2.742
24554906.369018 2.851 2455849.36619967  3.977
24554906.374458 3.263 2455849.37322498  4.928
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Tablica C.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HID RV [kms~!] HID RV [kms~!]
24554906.381472 3.903 2455849.38051649  5.887
24554906.389457 4.890 2455849.39074775  6.763
24554906.394839 5.588 2455849.39838647  7.318
24554906.400313 6.349 2455849.40553909  7.343
24554906.406019 7.027  2455849.41572406  6.974
24554906.411436 7.707 2455849.4228651 6.470
24554906.416771 8.224  2455849.43006402  5.558
24554906.422153 8.555 2455852.25626886  5.463
24554906.431122 8.910
24554906.436573 8.831 2011-10-17
24554906.441944 8.491 2455852.26359505  6.146
24554906.447742 8.104  2455852.27084023  6.843
24554906.453147 7.682 2455852.28222882  7.612
24554906.459200 7.075 2455852.28049714  7.789
24554906.464697 6.401 2455852.20678862  7.719
24554906.470646 5.687  2455852.30668419  7.212

2455852.31398724  6.464
2011-09-20 2455852.32120028  5.694
2455825.412183 9.403 2455852.33162566  4.264
2455825.420123 9.930 2455852.33891713  3.418
2455825.428190 10.144  2455852.3461623 2.677
2455825.437855 9.846 2455852.35780551 1.880
2455825.445401 9.366 2455852.36507384  1.775
2455825.452971 8.496 2455852.3732102 1.914
2455825.463399 6.921 2455852.38617281  2.997
2455825.470772 5.813 2455852.39346428  3.808
2455825.478156 4.636 2455852.40143861  4.817
2455825.488562 3.275
2455825.496594 2.676 2011-10-20
2455825.504499 2.472 2455855.338552 8.923
2455855.345589 8.399
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Tablica C.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HID RV [kms~!] HID RV [kms~!]

2011-09-24 2455855.356572 7.205
2455829.311673 1.336 2455855.366641 5.853
2455829.318965 1.934 2455855.373782 5.001
2455829.326291 2.916 2455855.380946 4.203
2455829.337356 4.555 2455855.391154 3.389
2455829.344845 5.648 2455855.398237 3.238
2455829.352055 6.564 2455855.405448 3.091
2455829.362657 7.594 2455855.421524 3.970
2455829.370875 8.039 2455855.428908 4.794
2455829.378213 8.115 2455855.436014 5.751
2455829.388213 7.795 2455855.443097 6.793
2455829.399023 6.802 2455855.453641 8.041
2455829.406234 5.962 2455855.460759 8.874
2455829.415609 4.812 2455855.467865 9.484
2455829.423364 3.959 2455855.477309 10.088
2455829.430598 3.195 2455855.493061 9.557
2455829.440077 2.613 2455855.500132 8.901
2455829.447485 2.365 2455855.507227 7.865
2455829.454649 2.479
2455829.464036 2.952
2455829.472832 3.684
2455829.480240 4.554
2455829.491224 6.018
2455829.498724 6.995
2455829506374 7.956

2011-09-25
2455830.319566 4.762
2455830.326904 3.653
2455830.334149 2.670
2455830.343524 1.656
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Tablica C.1 — Kontynuacja z poprzedniej strony

HJD

RV [kms™!]

HJD

RV [kms™!]

2455830.350758
2455830.357865
2455830.367726
2455830.374913
2455830.382193
2455830.391870
2455830.399161
2455830.406418
2455830.415724
2455830.422900
2455830.430238
2455830.446199
2455830.453525
2455830.460759
2455830.470308
2455830.477634
2455830.486234
2455830.495898
2455830.503167
2455830.510378
2455830.519973
2455830.527438
2455830.534776

1.071
0.932
1.098
1.615
2.405
3.685
4.832
5.945
7.167
7.955
8.371
8.224
7.573
6.669
5.152
3.778
2.504
1.400
0.928
0.758
0.855
1.568
2.436
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