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SFOWO WSTEPU

nowy rok wkraczamy kolejnym numerem

naszego biuletynu, w ktérym przede wszyst-

kim kontynuujemy publikacje obszernego
opracowania autorstwa Ryszarda Bernikowicza o ma-
sywnych gwiazdach i utracie przez nich masy.

W ostatnich tygodniach w Swiecie gwiazd zmien-
nych gtosno byto o prognozowanym za¢mieniu stabo
zbadanej gwiazdy a Com w Warkoczu Bereniki, do kté-
rego, wedtug prognoz naukowcoéw, mialo dojs¢ okoto
25 stycznia. Akcja obserwacyjna ogtoszona przez
AAVSO zostata jednak odwotana po tym, jak okazato
sie, ze efemeryda zawiera btedy, a do zjawiska mogto
dojs¢ 2 miesigce wczesdniej. O gwiezdzie tej piszemy
w biezagcym numerze.

Niezmiernie mito mi réwniez poinformowac, ze wraz
z Towarzystwem Obserwatoréw Stofica w Zychlinie
ogtaszamy konkurs na najlepsze szkice i najlepsze fo-
tografie naszej Dziennej Gwiazdy. Konkurs zaplano-
wany jest na 4 etapy, a dla autoréw najlepszych prac
przewidziano atrakcyjne nagrody.

Ponadto jak w kazdym numerze naszego biulety-
nu przedstawiamy newsy ze Swiata gwiazd zmiennych

i opisujemy kilka ciekawszych supernowych z IV kwar-
tatu 2014 r. - tu szczeg6lng uwage Czytelnikéw chciat-
bym zwréci¢ na polskie odkrycie. Prezentujemy takze
kolejng porcje efemeryd dotyczacych najjasniejszych
miryd, a w ramach cyklu ,Zmienne nieba p6tnocnego”
tym razem o gwiazdach z gwiazdozbioru Psy Goncze.
PrzygotowaliSmy réwniez prezentacje zmiennej sym-
biotycznej YY Herculis, ktéra jednoczesnie jest gwiaz-
dg za¢mieniowg oraz kolejny raport z obserwacji sto-
necznych cztonkéw Towarzystwa Obserwatoréw Storca
im. Wactawa Szymanskiego w Zychlinie i podsumowanie
aktywnosci stonecznej w IV kwartale ubiegtego roku.

Zycze pogodnych nocy i serdecznie zapraszam do
lektury biuletynu Proxima.
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Zdjecie na okladce: NGC 3603 i NGC 3576 - spektakularne obszary gwiazdotwdrcze potudniowego
nieba odkryte w 1834 r. przez Johna Herschela w gwiazdozbiorze Kila. Potezne wiatry z mtodych
i masywnych gwiazd ksztattujg ten egzotyczny krajobraz. Autor zdjecia: Jan Potczynski (Perth,
Western Australia), WO FLT132 + SBIG STT-8300m, catkowity czas ekspozycji: 8 h.
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Nieznane gwiazdy zmienne

NEWS

W IV kwartale 2014 roku odnotowano kilka wydarzen, ktére naprowadzity nas na $lad nieznanych dotychczas
gwiazd zmiennych. Udziat w odkryciach tych obiektow majg obserwatorzy - gtdwnie japonscy — dokonujgcy
systematycznych przeglagdow nieba za pomocga zestawow typu: niedroga kamera CCD i obiektyw 50-135
mm, lub lustrzanka cyfrowa z podobnym obiektywem. Czesto zastanawiam sie ile godzin spedzajg oni na
towieniu tego typu zjawisk... Co do przedmiotow ich (i nie tylko) odkry¢, kilka opisuje ponizej.

PNV J03093063+2638031

29 pazdziernika 2014 roku, kilka minut po godz. 15 UT,
japonski obserwator Seiji Ueda zarejestrowat w gwiaz-
dozbiorze Barana obiekt o jasnosci 11,2 mag na nie-
filtrowanym obrazie, uzyskanym za pomocg 25-cm
reflektora /3,4 "uzbrojonego" w lustrzanke cyfrowa.
Kilkanascie godzin pdzniej ten sam obserwator po-
twierdzit obecno$¢ obiektu. Potencjalna nowa zda-
zyta w tym czasie pojasnie¢ o 0,2 mag, wedtug sza-
cunkoéw autora odkrycia. Po kilku kolejnych godzinach
Seiichiro Kiyota potwierdzit niezaleznie obecnos¢ no-
wego obiektu w podanej lokalizacji. Kiyota do swoich
obserwacji zaprzagt zdalnie sterowany teleskop sieci
iTelescope.NET w Mayhill, w USA (0,25m teleskop f/3,4
+ SBIG ST-10XME). Wedtug jego oszacowan jasnos¢
obiektu wynosita 11,02 Vmag. Uzyskane przez teleskop
w Mayhill zdjecie mozna zobaczy¢ pod adresem: klik

R.A.=03h09m29,76s

Dekl. = +26°38'04,4"

Obserwacje dowiodty, ze mamy w tym przypadku
do czynienia z kolejng nieznang wczesniej zmienng
typu UGWZ. Potozenie zmiennej powigzano ze sta-
bym obiektem z katalogu U.S. Naval Observatory:
USNO-B1.0 1320-0371585. Wedtug informacji z kata-
logu AAVSO Variable Star Index, amplituda zmian bla-
sku gwiazdy wynosi 11,3-19,2 Vmag. Zmienna ta nie
doczekata sie jeszcze oznaczenia w katalogu GCVS.

Pozycja obiektu:

ASASSN-14jv

Nad ranem, 9 listopada 2014 roku okoto 4:35 UT
w gwiazdozbiorze Lutni zarejestrowany zostat obiekt
o jasnosci 11,3 Vmag. Odkrycia dokonano w ramach
przegladu All Sky Automated Survey for SuperNovae

AAVSO DATA FOR PNV J03093063 2638031 - WWW.AAVSO.ORG
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Rys. 1 Krzywa blasku PNV J03093063+2638031 w okresie 29 pazdziernika - 1 grudnia 2014 roku wedtug obserwacji w bazie AAVSO
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AAVSO DATA FOR ASASSN-14JV - WWW.AAVSO.ORG
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Rys. 2 Krzywa blasku ASASSN-14jv w okresie 9 listopada - 5 grudnia 2014 roku wedtug obserwacji w bazie AAVSO

(ASAS-SN), za pomocag 14-cm teleskopu Brutus
na szczycie Haleakala (Hawaje). Dwie doby wczesniej
w miejscu, w ktérym zaobserwowano ASASSN-14jv, nie
odnotowano obecnosci niczego jasniejszego niz 15,7
mag. Brak takze starszych doniesien o jasnym obiekcie
w podanym potozeniu.

Pozycja obiektu:  R.A.=18h53m28,81s

Dekl. = +42°03'43,3"

Jak wykazaty pdzniejsze badania, obiekt jest nowg
kartowg typu UGSU, ktérej wybuchéw dotad nie no-
towano. Tymczasowe oznaczenie gwiazdy to: PNV
J03093063+2638031 - niestety, nie zyskata ona jeszcze
katalogowego oznaczenia GCVS. Natomiast powigzano
jg ze stabg gwiazda z katalogu U.S. Naval Observatory:
USNO-A2.0 1125-01018475. Amplituda zmian blasku
nowej zmiennej, wedtug danych zawartych w katalogu
VSXwynosi 11,0-18,9 Vmag.

PNV J06483343+0656236

22 listopada 2014 roku, okoto godz. 13:40 UT, japon-
ski obserwator S. Kaneko zarejestrowat w gwiazdo-
zbiorze Jednorozca obiekt o jasnosci 11,6 mag. Obraz,
na ktérym zanotowano obecnos¢ nie obserwowane;j
wczesniej gwiazdy, uzyskany zostat za pomocg lu-
strzanki cyfrowej z obiektywem 200 mm (f/2,8). Blisko
szes¢ godzin pdzniej T. Kojima (przy uzyciu lustrzan-
ki uzbrojonej w obiektyw 85-mm f/2,8) potwierdzit

obecnos¢ obiektu o jasnosci 11,5 mag. Potencjalng
nowg uchwycili w obiektywy kamer w ciggu kilkunastu
nastepnych godzin takze inni obserwatorzy, gtéwnie
japonscy i amerykanscy. Jednak jej jasnos¢ opadta juz
do okoto 12 mag.

Pozycja obiektu:  R.A.=06h48m33,47s

Dekl. = +6°56'23,2"

Obserwacje dowiodty, ze mamy w tym przypadku
do czynienia z kolejng nieznang wczesniej zmienng
typu UG, nieustalonego dotad podtypu (prawdopo-
dobnie UGWZ - przyp. aut.). PNV ]06483343+0656236
nie jest wiec nowa, jak przypuszczano poczgtkowo.
Potozenie zmiennej powigzano ze zrédtem z katalo-
gu U.S. Naval Observatory: USNO-B1.0 0969-0123155.
Wedtug informacji z katalogu AAVSO Variable Star
Index amplituda zmian blasku obiektu wynosi 11,6-
18,0 Vmag. Podobnie jak wczesniej opisany obiekt,
takze ta zmienna nie doczekata sie jeszcze oznacze-
nia w katalogu GCVS.

TCP J16054809+2405338

20 grudnia 2014 roku okoto godz. 20:55 UT Hideo
Nishimura uzyskat obraz nie obserwowanego wcze-
Sniej obiektu na tle gwiazdozbioru (Gtowy) Weza. Na od-
krywczym obrazie jasnos$¢ obiektu wynosita 12,6 mag.
Podczas obserwacji Nishimura zastosowat zestaw: lu-
strzanka cyfrowa + obiektyw 200 mm f/3,2. W ciggu

www.astronomica.pl/proxima.html 5



NEWS Nieznane gwiazdy zmienne

AAVSO DATA FOR PNV J06483343 0656236 - WWW.AAVSO.ORG

11 ¥ T d T T T T T ¥ ' ¥ T T X d ¥ T T T T ¥ T
12 | o 1
& ‘ i § ’ o
13 | g - .
g 14 ‘ .
3
'
s 15} j :
TTE |
e 11}
@
17 | o E
18 A 1 . i " i 1 " . . A L i i i i 1 " " i . 1 "
2456985.00 2456990.00 2456995.00 2457000.00 2457005.00
Julian Date
Visual Prevalidated e Unfiltered w/V Zero-pt Prevalidated ¢

V Prevalidated o
Rys. 3 Krzywa blasku PNV J06483343+0656236 w okresie 22 listopada - 17 grudnia 2014 roku wedtug obserwacji w bazie AAVSO

kolejnej doby Seiichiro Kiyota, T. Yusa i T. Kojima po- Materiaty Zrodtowe:
twierdzili obecnos¢ nowego obiektu we wskazanym PNV J03093063+2638031
miejscu. Jego jasno$¢ w ciggu tych 24 godzin opadta » AAVS0-VSX

do okoto 13 mag. » CBAT "Transient Objects Confirmation Page"
Na razie nie jest znana natura tego ciata niebie- » BAAVSS Alert

skiego. Najprawdopodobniej jest to nieznana wcze-

$niej zmienna kataklizmiczna (UG), nieustalone- ASASSN-14jv

go jeszcze podtypu. Wstepnie rozbtysk powigzano » AAVS0O-V5X
ze staba gwiazdg USNO-A2.0 1125-07499188 o jasno- » AAVSO Special Notice #390

$ci 19,8 Vmag. Tymczasowe oznaczenie obiektu: TCP » The Astronomer’s Telegram ATel#6676
J16054809+2405338. W bazie AAVSO brak obserwacji
obiektu (aktualne na 4 stycznia 2015). PNV ]06483343+0656236

» AAVSO-VSX
» CBAT "Transient Objects Confirmation Page"
» The Astronomer’s Telegram ATel#6751

Pozycja obiektu: R.A.=16h05m47,98s
Dekl. = +24°05'31,1"

B Marian Legutko (LMT) TCP J16054809+2405338
» CBAT "Transient Objects Confirmation Page

» AAVSO-VSX
» VSNet Alert #18085

rl

Mirae JjjjJ forum
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MIRYDY

Jak co kwartat, pragngc zacheci¢ mitosnikow astronomii do obserwacji gwiazd typu Mira Ceti, przedstawiamy
kolejng porcje efemeryd gwiazd, ktorych maksima jasnosci przewidywane sg w najblizszych trzech miesig-
cach. Wg kolejnosci podajemy: nazwe gwiazdy, wspotrzedne, date maksimum, okres zmiennosci, srednig
amplitude zmian blasku, czas obserwacji (miesigce, dla ktérych gwiazda powinna byc¢ jasniejsza od 11 mag).

LUTY

W tym przewaznie zimnym miesigcu 9 mir znajdzie sie w maksimum. Cztery z nich w $rednim maksimum sg
jasniejsze od 8 mag, a najjasniejsza z nich - R Gem, bedzie bardzo dobrze widoczna na wieczornym niebie.

Petnia Ksiezyca wypadnie 3 lutego.

R.A. Decl. Data (0] ({=1 Amplituda V>11 MAG
14h37m11.575 +26°44'11.6" 6 2234 7.2-12.3 -V
14h27M16.383 +04°40'41.0" 14 353.9 8.1-13.9 -V
13h48mM57.05s +39°32'33.2" 15 328.5 7.7-11.9 XI-VI
14h17m19,90s +66°47'39.1" 16 330.9 8.2-12.0 -V
21h04m22.50s +23°4918.0" 20 136.7 8.1-12.6 I-111
12h43m56.675 +61°05'35.4" 22 225.8 7.8-11.7 -1V
02h26m02.31s -00°10'41.8" 24 166.2 8.1-13.0 I-111
16h35m12.31s +37°20'43.0" 27 280.0 8.3-13.5 IV
07h07m21.275 +22°42'12.7" 28 369.9 7.1-13.5 -VII

www.astronomica.pl/proxima.html 7



KALENDARIUM Mirydy - efemerydy

MARZEC

W marcu 6 mir osiggnie maksimum, wszystkie w sSrednim maksimum mogg przekroczy¢ 8 mag. Najjasniejsza
z nich - R And, mozna bedzie obserwowaé na wieczornym niebie, jednakze warunki jej widocznosci bedg dos¢
szybko pogarszac sie. W kolejnych miesigcach bedzie przebywac stosunkowo nisko nad pétnocnym horyzon-
tem, co bedzie przeszkadzato w jej obserwacjach.

Ksiezyc bedzie w petni 5 marca.

Okres Amplituda V>11 MAG

12h19mM37.80s -19°15'1.8" 1 317.0 7.5-13.8 [-VI

09h45m34.275 +34°30'42.8" 5 372.1 7.1-12.6 -Vl
16h32m40.225 +66°4517.8" 6 245.6 7.6-12.4 -V
08h21m42.85s +17°17'06.7" 18 2721 7.9-12.8 -V
20 9m36.59s +47°53'39.0" 23 463.2 7.2-10.7 caty rok
00h24mQ1.94s +38°34'37.3" 30 409.3 6.9-14.3 [-VI

KWIECIEN

W pierwszym w petni wiosennym miesigcu polecamy obserwacje 4 miryd, ktére powinny osiggng¢ maksimum
jasnosci. Najjasniejszg z nich - U Ori, bedzie mozna dostrzec na wieczornym niebie, jednakze warunki jej wi-
docznosci bedg dos¢ szybko sie pogarszac.

Ksiezyc bedzie w petni 4 kwietnia.

0] ({=1 Amplituda V>11 MAG

05h55m49.165 +20°10'30.6" 2 368.3 6.3-12.0 I-1X

18M4m55.875 +36°4013.1" 6 197.8 7.9-12.2 -Vl
19h43m37.77s +48°46'41.3" 12 190.2 7.3-11.8 -Vl
12h51mQ5.74s +05°33'11.5" 20 206.6 8.2-13.1 -V

8 Proxima * styczen 2015



KALENDARIUM

Krzywe jasnosci wybranych miryd
Ponizej prezentujemy krzywe jasnosci kilku wybranych miryd z obserwacji polskich obserwatoréw gwiazd

zmiennych, ktére w poprzednich miesigcach osiggnety maksimum jasnosci.
Obserwatorom serdecznie dziekujemy za wtozong prace i udostepnienie swoich wynikéw.
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+ 59 obs. od 06-07-2014 do 11-11-2014

obserwatorzy: Bogdan Kubiak, Oskar Deren, Marcin Rzepka, Artur Wargin, Henryk Bilor, bukasz Siekielewski
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* 56 obs. od 29-04-2014 do 15-12-2014

obserwatorzy: Jerzy Speil, Marcin Rzepka, Bogdan Kubiak, Oskar Deren, Henryk Bilor, Adam Derdzikowski
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KALENDARIUM

Krzywe jasnosci wybranych miryd

S UMA [M]
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56795.1625

56821.0437

568469249

S6B72.8061

S6B98.6873

569245685
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* 44 obs. od 18-05-2014 do 22-09-2014

obserwatorzy: Bogdan Kubiak, Oskar Deren, Adam Derdzikowski, tukasz Siekielewski, Henryk Bilor
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780

8.60

mag (V)

940 >

10.20

11.00

56B888.1462

56911.5698

569349934

56958.4170

56841.2990 56647226

1D 2 400 000+

+ 34 obs. od 03-07-2014 do 26-10-2014

obserwatorzy: Bogdan Kubiak, Oskar Deren, Adam Derdzikowski, Henryk Bilor, Damian Jakubek, tukasz Siekielewski,
Marcin Rzepka

Na podstawie: m opracowat: Bogdan Kubiak
» Programu Astrojawil

» Programu Cartes du Ciel

» http://www.aavso.org

» http://www.sswdob.republika.pl
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GWIEZDNE KATAKLIZMY

Gwiazdy supernowe w IV kwartale 2014 r

Gwiazdy supernowe w IV kwartale 2014 r.

W IV kwartale minionego roku 8 supernowych osiggneto jasnos¢ 15 mag lub wyzsza: 3 z nich rozbtysty na
potnocnym niebie (N), natomiast 5 na potudniowym (S). Sg to: ASASSN-14il (Vmax: 14,5 mag, S); ASASSN-
14iu (Vmax: 14,4 mag, N); ASASSN-14jg (Vmax: 14,5 mag, S); MASTER OT J120451.50+265946.6 (Vmax: 13,9
mag, N); SN 2014dt (Vmax: 13,2 mag, N); ASASSN-14jz (Vmax: 14,8, S); ASASSN-14Ip (Vmax: 11,1 mag, S) oraz
ASASSN-14me (Vmax: 14,9, S). Kilka z tych odlegtych kataklizmow mozna byto zaocbserwowac z terenu na-

szego kraju. Wiasnie o nich napisze po kilka zdan.

ASASSN-14il

To supernowa odkryta 1 pazdziernika 2014 r. w ga-
laktyce PGC 3093694 (R.A. = 00h45m32,55s, Decl. =
-14°15'34,6" ) w ramach projektu All Sky Automated
Survey for SuperNovae (ASAS-SN). Potozenie su-
pernowej: 0,26" Wi 0,33” N od centrum galaktyki.
Sklasyfikowano jg jako lin. Maksymalng jasnos¢ osig-
gneta 9 listopada, gdy osiggneta 14,5 mag. W Polsce
widoczna byta nisko nad horyzontem i nie wzbudzita
wiekszego zainteresowania wsrod obserwatoréw.

ASASSN-14iu
Odkryta 12 pazdziernika 2014 r. w galaktyce NGC 2771
(R.A.=09h10m39,53s, Decl. = +50°22'48,3" ) w ramach
projektu All Sky Automated Survey for SuperNovae
(ASAS-SN). Potozenie supernowej: 1,3" Wi 0,8" N
od centrum galaktyki. Sklasyfikowana jako typ la, mak-
symalng jasnosc¢ osiggneta 25 pazdziernika, gdy za-
Swiecita z jasnoscig 14,4 mag.

Galaktyka NGC 2771 jest galaktyka spiralng z po-
przeczkg (SBab), potozong w gwiazdozbiorze Wielkiej

Fot.1. Galaktyka M67 i SN 2014dt, autor: Damian Peach, http://www.damianpeach.com
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LCOGT 2014-12-09 g-band Confirmation

Fot. 2. Zdjecie odkrywcze ASASSN-14lp, Zrodto: ASASSN

Niedzwiedzicy. Odkryt ja w 1831 r. John Herschel. Jej
jasnos¢ obserwowana wynosi 12,9 mag, a rozmiary
katowe 2,3'-1,9".

MASTER OT J120451.50+265946.6

Odkryta 28 pazdziernika 2014 r. w galaktyce NGC 4080
(R.A. = 12h04m51,50s, Decl. = +26°59'46,6" ) w ramach
projektu MASTER robotic Net. Potozenie supernowe;j:
4" Wi 13" N od centrum galaktyki. Sklasyfikowana jako
Ib, maksymalng jasnos¢ osiggneta 3 listopada, gdy po-
jasniata do 13,9 mag.

SN 2014dt

O ile pojawienie sie na niebie dotychczas opisanych
obiektéw nie wywotato wiekszego zainteresowania,
o tyle nastepna supernowa okazata sie zjawiskiem in-
nego kalibru. 29 pazdziernika 2014 r., znany japonski
towca nowych i supernowych Koichi Itagaki odkryt

12 Proxima - styczen 2015

gwiazdopodobny obiekt o jasnosci 13,6 mag w galak-
tyce M61. Gwiazda uznana zostata za prawdopodob-
ng supernowgy i otrzymata wstepne oznaczenie PSN
J12215757+0428185. Itagaki dokonat odkrycia na niefil-
trowanych obrazach CCD uzyskanych z 0,5 metrowego
teleskopu. Dzien pdzniej odnotowano wzrost jasnosci
gwiazdy do 13,2 mag (rowniez obrazy niefiltrowane).
Wkrétce potwierdzono spektroskopowo, ze zaobser-
wowana przez Japoriczyka gwiazda jest supernowg
typu la-pec. Otrzymata oznaczenie SN 2014dt.

Jest to siddma supernowa, jakg zaobserwowano w ga-
laktyce M61. Poprzednig byta SN 2008in o jasnosci
14,3 mag.

Warto zauwazy¢, ze SN 2014dt byta jednoczes$nie
czwartg supernowg zaobserwowang w 2014 roku
w obiektach z katalogu Messiera. Procz niej mielismy
do czynienia z gwiazdami oznaczonymi jako: SN 2014J
w M82, SN 2014L w M99 i SN 2014bc w M106.
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ASASSN-14lp

Supernowa odkryta 9 grudnia 2014 r. w galak-
tyce NGC 4666 (R.A. = 12h45m09,10s, Decl. =
-00°27'32,5" ) w ramach projektu All Sky Automated
Survey for SuperNovae (ASAS-SN). Potozenie su-
pernowej: 7,5 E i 10,5" N od centrum galaktyki.
Sklasyfikowana jako la, maksymalng jasnos¢ osiggne-
ta 18 grudnia, gdy pojasniata az do 11,1 mag. Obecnie
jej jasnosc ksztattuje sie na poziomie 12,5 mag. Jej ob-
serwacje z terenu naszego kraju mozliwe sg w drugiej
potowie nocy.

NGC 4666 to galaktyka spiralna z poprzeczka (SBc) o ja-
snosci 10,8 mag, potozona w galaktyce Panny. Zostata
odkryta w 1784 r. przez Williama Herschela. Jedyna
supernowg zaobserwowang w tej galaktyce byta do-
tychczas SN 1965H.

Supernowa odkryta przez polskiego
mito$nika astronomii !

Jarostaw Grzegorzek, mitosnik astronomii spod
Szczecina, 15 pazdziernika 2014 r. zarejestrowat

gwiazdopodobny obiekt o jasnosci ponizej 17,5 mag
w galaktyce UGC 12137. Otrzymat on oznaczenie PSN
J22394901+3812500, pbdzniej potwierdzono, ze jest
to supernowa typu IIP.

Odkrywca do obserwacji wykorzystat 20-cm te-
leskop systemu newtona z kamerg CCD, a wszystko
zawieszone na montazu HEQ-5 w jego matym pry-
watnym obserwatorium. Jarostaw od kilku miesiecy
prowadzi regularne przeglady odlegtych galaktyk w po-
szukiwaniu gwiezdnych eksplozji. Sam zaprojektowat
i zbudowat system, dzieki ktéremu czes¢ prac wyko-
nywana jest przez teleskop automatycznie, a on sam
moze na biezgco analizowac sptywajgce do bazy dane
i szybko reagowac na podejrzane obiekty. Pierwsze
odkrycie Jarka nastgpito po wykonaniu niemal 13 000
zdje¢ podczas 300 godzin obserwacji.

W imieniu zespotu Proximy sktadamy serdeczne
gratulacje i zyczymy rychtych kolejnych odkry¢.

W Krzysztof Kida

Fot. 3. Zdjecie galaktyki UGC 12137 z supernowg, autor: Jarostaw Grzegorzek. Zrédto: http://www.jgao.pl
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Alfa Comae Berenices — wizualnie

podwajny uktad zaémieniowy?

a Com od okoto 190 lat znana jest jako gwiazda wizualnie podwdjna. Jednoczes$nie od kilkudziesieciu lat
przypuszcza sie, ze wystepuja tutaj za¢mienia podobne do Algola, gdyz nachylenie ptaszczyzny orbity obser-
wowane z Ziemiwynosi 90,054°+0,01°. Nawet w bazie VSX jako obiekt podejrzewany o zmiennos¢ (NSV6116)
sklasyfikowano go pod typem zmiennosci EA (Algol). Prawdopodobnie kilka miesiecy temu byta szansa na
zaobserwowanie za¢mienia w ukfadzie a Com. Na kolejnych stronach artykutu opowiem o samej gwiezdzie,

prawdopodobnym zacmieniu oraz jak jg obserwowac.

Diadem w Warkoczu Bereniki

a Com to druga co do jasnosci gwiazda w gwiazdozbio-
rze Warkocz Bereniki (4,32 mag). Nosi ona réwniez zwy-
czajowg nazwe Diadem, czyli korona krolowej Bereniki.
W jezyku arabskim okresla jg nazwa Al Dafirah, co ozna-
cza warkocz. Inne oznaczenia tej gwiazdy to miedzy in-
nymi HD 114378, BD+18 2697, 42 Com, AAVSO 1305+18,
NSV 6116 (New catalog of Suspected Variable), WDS
+1732AB 13100 (Washington Double Star Catalog), ADS
8804AB (Aitken Double Star Catalog).

W 1826 roku Friedrich Georg Wilhelm von Struve
(1793-1864) odkryt, ze a Com jest uktadem wizualnie
podwdéjnym o maksymalnej obserwowanej separacji
pomiedzy sktadnikami A/B ~ 0,7". Gwiazda byta row-
niez obserwowana przez jego syna Otto Struve, ktéry
w roku 1875 opublikowat wyniki obserwacji (patrz
rysunek 1).

Uktad podwdéjny a Com A/B sktada sie z prawie iden-
tycznych gwiazd ciggu gtéwnego o typie widmowym F5
(niektore Zrédta podajg F6 dla gwiazdy B) o jasnosciach
obserwowanych odpowiednio 5,05 mag i 5,08 mag.
Catkowita masa uktadu szacowana jest na 2,4-2,8 Mg
(2,45 Mg - wg [2]), masa sktadnikéw A/B odpowied-
nio 1,43/1,37 M@, temperatura powierzchniowa obu
gwiazd ~6600 K, promien 1,3 Rg ijasnosc¢ 2,7/2,0 L.
Uktad odlegty jest od nas o okoto 60 lat Swietlnych. Jego
okres orbitalny wynosi okoto 25,97 lat (9485,68 dni wg
[2]) i jest zblizony do € Aur. Jednak w przypadku € Aur
prawdopodobienstwo za¢mienia zwieksza obecnos¢
dysku pytowego. Dla a Com najprawdopodobniej jest
to ,tylko” wzajemne przestanianie tarcz gwiazdowych
o Srednicach widzianych z Ziemi zaledwie 0,0007".

Srednia separacja orbitalna pomiedzy sktadni-
kami wynosi okoto 12,5 AU. Orbita wykazuje duze
sptaszczenie (mimosréd e~0,5). Do tego uktadu praw-
dopodobnie nalezy jeszcze trzeci sktadnik oznaczony
jako CCDM J13100+1732C, o jasnosci 10,2 mag, ktéry
znajduje sie w odlegtosci 89" w kacie pozycyjnym 348°
(dane z roku 2001).

14 Proxima « styczen 2015

Czy sg mozliwe zaé¢mienia a Com ?

W 1961 roku Sarah Lee Lippincott sugerowata mozli-
wos¢ wystapienia za¢mienia trwajgcego okoto 2 godzi-
ny (patrz: [3]). Ale zadna publikacja z analizg obserwa-
Cji z tego okresu nie ukazata sie. Podczas poprzedniego
prognozowanego za¢mienia w 1989 roku rozwinie-
to dos¢ szeroka akcje obserwacyjng. Astronomowie
W. H. McAlister i W. Hartkopf (Georgia State University)
wyznaczyli date za¢mienia na 15 lutego 1989 r. (£2 ty-
godnie) i amplitude 0,1-0,8 mag oraz czas trwania 1,3
dnia. Parametry orbity uktadu a Com zostaty okreslo-
ne miedzy innymi na podstawie obserwacji technikg
interferometrii plamkowej z uzyciem 4-metrowego
teleskopu na Kitt Peak. Ale prawdopodobny byt row-
niez brak za¢mienia, gdyz zmierzone wtedy nachylenie
ptaszczyzny orbity wynosito 90,063° +0,04° (telegram
astronomiczny CBAT nr 4678 zdn. 22.11.1988r.). W cza-
sopismie Sky & Telescope w lutym 1989 roku ukazat
sie artykut na temat tego za¢mienia, gdzie a Com po-
réwnano do dwoch piteczek pingpongowych znajduja-
cych sie w odlegtosci 60 metrow od siebie, ktére krazg
wokot wspdélnego srodka masy raz na 26 lat. | niestety
nie zostaty opublikowane zadne dane obserwacyjne
potwierdzajgce lub zaprzeczajgce mozliwosci wysta-
pienia za¢mienia a Com w 1989 roku.

Wydawato sie, ze moze wreszcie uda sie zaobser-
wowac za¢mienie a Com w styczniu 2015 r. Na poczat-
ku grudnia 2014 r. wykonano bardzo doktadne obser-
wacje astrometryczne potozenia sktadnikow a Com
(wtedy obie gwiazdy byty widoczne na niebie w odle-
gtosci zaledwie 36 mas).

Wykorzystujac ww. obserwacje oraz wszystkie inne
wiarygodne pomiary astrometryczne a Com z ponad
100-letniego okresu, zesp6t astronomow pod kie-
rownictwem Matthew Muterspaugh’a (Tennessee
State University) i Williama Hartkopf'a (US Naval
Observatory) wyznaczyt najdoktadniej dotychczas
znane parametry orbitalne tego uktadu. Te parame-
try mozna znalez¢ w publikacji [2]. W szczeg6lnosci



PORADNIK OBSERWATORA

Monthly Notices of Roval Astronomical Society.

Alfa Comae Berenices - wizualnie podwdjny uktad za¢mieniowy

Vol IHl. Plate 12

- A ; 1T I T
o6 I JI o T D HH- (= = T
111 = S L £ | i |
os| |1\ F:/__I 1 \'. i A _7} SR | -
o' \\ )2 BT U R 7 EEEELE |
L ] ST R ~1 ) ]
: j SuuEnnais 1 SREES i T Y
a'r l v e 2o | v 1 —t . -
&o | _lapa || > | ¥ T o il 11 1 afasf
o' 11'\ f{ I ; BB E |
ezl L : s i N
== \ yamm f HHHAHHY ¢
AL HH A | \
L | N .\‘h‘ au 1
o6 | ] i ; ] i
E L L I !
Graphical fllistration. of the Motion of 42 Comae Bereneces=E J728.
FLl
\1ags —
Msa_,ll"” P e
j'\ / \
Py .\ /‘ _f_d__;——ﬂ
L \
\ { o II .
270" | 90" I g =0l o Farth
i | }'
IIII
ll.'/”.j
rage ]l:‘
I'T /
Y
L _
le.“ RMH""‘“——__\____;”“—/
"rase
o ] Real Orpit.
X oz . oF a..'a
Leale

2 %ﬁ{yfsirmﬁﬁ:ai:s&*;ﬁ? * Provided by the NASA Astrophysics Data System

Rysunek 1. Otto Struve opublikowat w 1875 roku obserwacj

e i parametry orbity uktadu wizualnie podwdjnego a Com (materiat

zrédtowy [3]). Wiecej informacji na temat historii obserwacjia Com mozna znalez¢ w [3], ale nalezy bra¢ poprawke na ,googlowska”
jakos¢ ttumaczenia tego tekstu z wersji francuskiej na angielska.

uzyskali oni wiekszg doktadnos$¢ wyznaczenia kata na-
chylenia ptaszczyzny orbity 90,054° +0,01°. Dodatkowo
zdaniem autoréw za¢mieniu temu miato sprzyjac
sptaszczenie orbity ~0,5 oraz ustawienie periastronu.

W kolejnym kroku Muterspaugh i Hartkopf wybrali
probke 100 tysiecy przypadkowych zestawdw para-
metréw orbitalnych a Com zblizonych do najdoktad-
niej dotychczas znanych wartosci. Stworzyli prosty
model zaémienia, w ktorym przyjeli, ze dla danych pa-
rametréw orbitalnych wystgpi za¢mienie tylko wtedy,
gdy obserwowana odlegtosé¢ pomiedzy sktadnikami
a Com A/B bedzie mniejsza od 0,7 mas (tzn. 0.0007").
Przyjeta warto$¢ 0,7 mas odpowiada srednicy kazdego

ze sktadnikéw a Com, czyli gwiazdom ciggu gtéwnego
typu widmowego F5 (~1,3 Rg) widzialnym z odlegtosci
~17,9 pc. Otrzymali prognozowany moment za¢mienia
na dzien 25 stycznia 2015 r. £3 dni, czas trwania za-
¢mienia od 28 do 45 godzin, spodziewana amplituda
za¢mienia nie wiecej niz ~0,8 mag. Na rysunku 2 dla
opisanej powyzej symulacji pokazano zaleznos¢ gte-
bokosci za¢mienia w wielko$ciach gwiazdowych jako
funkcji obserwowanego rozdzielenia sktadnikéw A/B
w [mas]. Na przyktad dla separacji 0,55 mas progno-
zowana gtebokos¢ za¢mienia wynosi tylko 0,06 mag,
natomiast dla separacji <= 0,5 mas gtebokos$¢ za¢mie-
nia > 0,1 mag.
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Rysunek 2. Gtebokos$¢ za¢mienia vs rzut na sfere niebieska
separacji sktadnikéw a Com A/B w [mas] (mili sekunda tuku
=0,001"). Materiat Zrodtowy [2].

Przy okazji warto wspomniec¢ o ciekawej ogblnej
zaleznosci: podczas catkowitego za¢mienia w ukta-
dzie podwojnym o identycznie jasnych gwiazdach
(E - jasnos¢ jednej gwiazdy), obserwowana jasnos¢
uktadu spada o Am = 0,75 mag - niezaleznie od jasnosci
gwiazd. Wynika to z definicji wielkosci gwiazdowych:

Am = -2,5*|log(E/2E) = -2,5*log(1/2) = -2,5*%(-0,301) =
0,75 mag.

Informacje na temat prognozowanego za¢mie-
nia a Com zostaty opublikowane na portalu AAVSO
w dniu 5 grudnia 2014 r. (alert nr 506 - patrz [5]).
Astronomowie Muterspaugh i Hartkopf zaprosi-
li do obserwacji spotecznos$¢ mitosnikdw obserwacji
gwiazd zmiennych. Pojawity sie dedykowane watki
na forach astronomicznych i indywidualnych stronach
uzytkownikéw, np. [7], [8], [3]. Dane innych obserwa-
toréw miaty by¢ nie tylko dodatkiem do obserwacji
zawodowych astronomow, ale zapewni¢ dobre pokry-
cie obserwacjami tego zjawiska w przypadku braku
dobrej pogody na Mt Hopkins. Jednak po ponad mie-
sigcu akcja zostata odwotana (patrz [6] z 15 stycznia
2015 r.). Na forum CloudyNights [8] jeden z bardziej
zaangazowanych obserwatoréw Christophe ujawnit
list, ktéry otrzymat od prof. Muterspaugh’a wyjasnia-
jacy powody:

... model orbity, ktéry przewidywat moment zacmienia
zawierat 3 btedne pomiary astrometryczne sprzed ~100
lat (btgd w kqcie pozycyjnym o 180°). Btedny model orbity,
pomimo uwzglednienia ponad 600 dodatkowych pomia-
row astrometrycznych nie byt wystarczajgco doktadny
do poprawnej prognozy momentu zacmienia. Zacmienie
(gdyby w ogdle sie pojawito... ) powinno nastgpi¢ dwa
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miesigce temu. Wtedy a Com byta ledwo widoczna nad
horyzontem i tak fotometria bytaby raczej trudna do wy-
konania. Aktualnie pracuje nad formalnym raportem ana-
lizujgcym ten btqd; opisem zdarzen, ktére doprowadzity
do jego odkrycia i naprawy; nad prezentacjq poprawnego
modelu orbity i momentéw zacmien. Jednak chciatbym,
aby kazdy dowiedziat sie o tym jak najszybciej, aby praca
nie poszta na marne... ".

Obserwacje a Com

Prognozowane na styczen 2015 r. za¢mienie a Com naj-
prawdopodobniej nastgpito okoto 2 miesigce wcze-
$niej (listopad 2014 r. ?), gdy byty bardzo niesprzyjajace
warunki do obserwacji tego obiektu. Zapewne szcze-
gotowe informacje na ten temat wkrotce opublikuje
prof. Muterspaugh. Tym nie mniej uwazam, ze warto
zapoznac sie ze specyfikg obserwacji tego obiektu.

W czasie 26-letniego okresu orbitalnego jasnos¢
a Com zmienia sie na poziomie kilku mmag (0,001 mag)
zaréwno pomiedzy kolejnymi nocami jak i latami. Nie
stwierdzono periodycznosci w tych zmianach. Jednak
w okresie kilku tygodni przed i po prognozowanym ter-
minie za¢mienia mozna poszukiwac¢ dodatkowych zré-
det zmian jasnosci takich jak planety lub innej materii
znajdujacej sie w poblizu za¢miewanych gwiazd.

W watku dyskusyjnym na forum AAVSO [7]
Sebastian Otero zaproponowat dla obserwatoréw wi-
zualnych gwiazdy poréwnania oznaczone nastepuja-
cymi etykietami:

* ,43" (B Com, wskaznik barwy B-V = 0,57 mag),
* 44" (y Com, B-V = 1,13 mag),
* ,47" (11 Com, B-V = 1,01 mag).

W szczegdlnosci gwiazda poréwnania 43 (B Com,
V=4,25)jestjasniejsza od a Com (V =4,32) 0 0,07 mag.
Warto wspomnie¢, ze gwiazda poréwnania ,43" jest
gwiazdg zmienng (V = 4,23-4,28 mag). Moze by¢ wyko-
rzystywana jako gwiazda poréwnania tylko do obser-
wacji wizualnych. Gwiazdy poréwnania do obserwacji
wizualnych zostaty pokazane na rysunku 3.

Do fotometrii CCD/PEP/DSLR zalecane sg nastepu-
jace gwiazdy poréwnania (patrz [5]):

% HD 113848 (39 Com, HR 4946, HIP 63948) -
V =5,990 mag, B-V = 0,39 mag, typ widmowy
F4V,

% HD 114520 (HIP 64312) - V = 6,820 mag, B-V =
0,46 mag, typ widmowy F2II.

Obie gwiazdy poréwnania majg kolor zblizony
do a Com, gdyz jej wskaznik barwy (B-V)=0,44 mag.
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Rysunek 3. Mapka do obserwacji wizualnych a Com wygenerowana za pomocg VSP na portalu AAVSO. Tutaj krzyzyk w centrum

rysunku wskazuje punkt o wspotrzednych a = 13h00m, & =

na potudniowy-wschoéd od krzyzyka.

21°00". Natomiast a Com jest pokazana jako jasna gwiazda (4,3 mag)
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]
HD114812

© HD114762

Rysunek 4. Przyktadowe zdjecie okolicy a Com wykonane przez Christophe za pomocg lustrzanki Canon 650D podpietej do
refraktora FS102 z ogniskowg 640 mm. Uzyto efektywnej apertury tylko 50 mm. Gwiazdy zostaty rozogniskowane do $rednicy 65
pikseli. Jest to stack 112 zdjec¢ (kazde naswietlane przez 50 sekund, ISO 200). Materiat zrédtowy [4].

Gwiazda HD 113848 na mapkach AAVSO okolicy a Com
jest oznaczona etykietg ,60" (AUID = 000-BBT-464),
natomiast HD 114520 - ,68" (AUID = 000-BLL-255).
Gwiazdy poréwnania wykazywaty niezmienng jasnos¢
z dokfadnoscig do 1 mmag w obserwacjach z ostatnich
kilkudziesieciu lat.

Bardzo dobrze w przypadku tej jasnej gwiazdy
sprawdza sie fotometria DLSR. Na przyktad Christophe
(AAVSO nick: MCHB - patrz [4]) z Valence na potudniu
Francji dat sie poznac jako bardzo aktywny obserwa-
tor a Com technikg DSLR. Obserwowat on a Com od 23
grudnia 2014 r. za pomocg lustrzanki Canon 650D pod-
pietej do refraktora Takahashi FS102 z reduktorem
ogniskowej do 640 mm. Pole widzenia tego setupu

18 Proxima * styczen 2015

wynosi 117'x77' (przyktad zdjecia pokazano na rys. 4).
Ze wzgledu na podatnos$¢ matych apertur teleskopéw/
obiektywow na scyntylacje atmosferyczne koniecz-
ne byto wykonywanie pomiaréw fotometrycznych
na usrednionych zdjeciach o czasach ekspozycji przy-
najmniej 1 minuty i wiecej. Christophe znalazt naste-
pujace optymalne parametry ekspozycji, aby nie prze-
Swietli¢ a Com i gwiazd porownania i usredni¢ wptyw
scyntylacji atmosferycznych:

* apertura FS102 ograniczona diafragma do 50
mm, 180-sekundowa ekspozycja przy ISO 100,
rozogniskowanie obrazu gwiazd do Srednicy
60/65 pikseli.
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Rysunek 5. Przykiad fotometrii DSLR a Com w dniu 8.01.2015 r. w godz. 3:41-6:34 UT wykonanej przez Christophe. Obserwator

zastosowat 180-sekundowe ekspozycje przy ISO 100.

* petna apertura FS102, 70-sekundowa ekspo-
zycja przy ISO 100, rozogniskowanie obrazu
gwiazd do Srednicy 80 pikseli.

Do fotometrii Christophe wykorzystat nastepujace
gwiazdy poréwnania: HR 4962, HD 114762, HD 114300
i HD 114812. Przy obserwacjach tg technikg Christophe
uzyskiwat rozrzut jasnosci a Com okoto 0,025 mag pod-
czas ciggtych kilkugodzinnych obserwacji, gdy gwiazda
podnosita sie od wysokos$ci 20-25° nad horyzontem
do 60°.

By¢ moze uda sie potwierdzi¢ obserwacyjnie za-
¢mienie a Com z roku 2014 na przyktad analizujac hi-
storyczne zdjecia wykonane przez zautomatyzowane
kamery o matych aperturach, ktére fotografuja cate
niebo (przyktad [9]). Inaczej bedziemy musieli pocze-
ka¢ do roku 2041 na weryfikacje hipotezy, czy ten
uktad wizualnie podwdjny jest réwniez uktadem za-
¢mieniowym typu EA (Algol). W skali astronomicznej
jest to mniej niz chwila. Ale zycia cztowieka wystarczy
tylko na podziwianie zaledwie kilku zjawisk takich, jak
za¢mienie € Aurigae lub prawdopodobne zaémienie
a Comae Berenices*).

*) Poczatek zaé¢mien za ,naszego” zycia dla
€ Aurigae: rok 1955, 1982, 2009, 2036, 2063
oraz prawdopodobnych za¢mien dla a Comae
Berenices: rok 1961, 1989, 2014, 2041, 2067.

Materiaty Zrédtowe:
[1]1 M. W. Muperspaugh,W.l.Hartkopfiinni 2010

[2] M. W. Muperspaugh & G. W. Henry 2014, arXiv:
1412.1432

[3] Strona internetowa Christophe (AAVSO nick:
MCHB) - kompendium wiedzy o a Com

[4] Strona internetowa z obserwacjami DSLR
Christophe (AAVSO nick: MCHB)

[5] Alert nr 506 AAVSO dotyczacy za¢mienia a Com

[6] Odwotanie akcji obserwacji za¢mienia a Com
w styczniu 2015r.

[7] Watek dyskusyjny na forum AAVSO poswiecony
za¢mieniu a Com

[8] Watek dyskusyjny na forum CloudyNights
na temat za¢mienia a Com

[9] Fripon - sie¢ 100 kamer monitorujgcych
francuskie niebo

W Ryszard Biernikowicz
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http://iopscience.iop.org/1538-3881/140/6/1623/pdf/aj_140_6_1623.pdf
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Psy Goncze to niewielki i skromny gwiazdozbidr nieba pétnocnego. Jego utworzenie zawdzieczamy nasze-
mu wybitnemu rodakowi - Janowi Heweliuszowi, ktory w 1690 r umiescit ten gwiazdozbior w swoim dziele

pt. ,Prodomus Astromiae”.

Gwiazdozbioér przedstawia dwa psy pasterskie, ktore
poganiaja Wielkg i Matg NiedZzwiedzice. Nie ma w nim
zbyt wielu jasnych gwiazd, za to zawiera mnéstwo
obiektow pozagalaktycznych. Gwiazdozbiér nie obfi-
tuje takze w jasne gwiazdy zmienne, jednakze mozna
wyroznic kilka ciekawych i stosunkowo tatwych do ob-
serwacji obiektow.

R CVn

To najjasniejsza w tym gwiazdozbiorze przedstawiciel-
ka gwiazd typu Mira Ceti. W maksimum blasku potrafi
0siggnac 6,5 mag, a w minimum jej blask spada do 12,9
mag. Srednia amplituda zmian jasnosci jest jednak
sporo mniejsza i wynosi 7,7-11,9 mag. Obserwatorzy
posiadajacy teleskopy o Srednicy obiektywu 20 cm
moga bez problemu zaobserwowac caty cykl jej zmien-
nosci. Okres zmian blasku gwiazdy wynosi 328,53 dnia,
a wiec w kazdym nastepnym roku maksimum obser-
wujemy okoto miesigc wczesniej niz w poprzednim.
W zachowaniu gwiazdy obserwujemy delikatnie szyb-
szy wzrost jasnosci od minimum do maksimum, wzgle-
dem nastepujgcego potem spadku blasku.

R CVn odnajdziemy we wschodniej czesci gwiaz-
dozbioru, mniej wiecej w potowie odlegtosci y Boo
i 20 CVn. Gwiazda potozona jest nieco ponad 3200 lat
Swietlnych od nas.

W polskiej bazie znajduje sie niewiele ponad 400 jej
ocen. Obecnie jasnosc¢ tej zmiennej wynosi okoto 8,5
mag i wzrasta przed majgcym nastapi¢ w potowie lu-
tego maksimum. Ponizej prezentujemy krzywg zmian
blasku z ostatnich 3 lat z obserwacji AAVSO.

T CVn

To druga pod wzgledem jasnosci mira w tym gwiaz-
dozbiorze, o okresie zmiennosci wynoszgcym 290,08
dni. Jej zmiennos$¢ zostata odkryta w 1897 r. przez T.D.
Andersona. T CVn jest znacznie stabsza od RCVn, a jej
$rednia amplituda zawiera sie w przedziale 9,6-11,9
mag, natomiast maksymalny przedziat zmian blasku
wynosi 7,6-12,6 mag. Na wieloletnim wykresie zmian
blasku wida¢, ze w maksimum bardzo rzadko jest ja-
$niejsza od 9 mag, jednoczesnie w ostatnich latach ani
razu nie zeszta w minimum ponizej 12 mag.

T CVn klasyfikowana jest w GCVS jako zmienna typu
Mira Ceti, natomiast VSX klasyfikuje jg jako zmienng
potregularng typu SRA. VSX podaje takze inng amplitu-
de zmian jasnosci, bardziej zblizong do tego, co obser-
wujemy obecnie, zawierajgcg sie w przedziale od 8,9
do 11,7 mag.

Gwiazde odnajdziemy w potudniowej czesci gwiaz-
dozbioru Pséw Gonczych, w poblizu granicy z gwiaz-
dozbiorem Warkocza Bereniki, 3,5 w kierunku

AAVSO DATA FOR R CVN - WWW.AAVS0.0RG
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AAVSO DATA FOR T CVN - WWW.AAVSO.0ORG
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pétnocnym od y Com. W jej poblizu znajduje sie wiele AS CVn

stabych galaktyk z katalogu NGC. Najjasniejszg z nich
jest NGC 4631 o jasnosci 9,2 mag i Srednicy katowej
15,2'x2,8', ktora potozona jest okoto 10w kierunku NE
od zmienne;j.

W polskiej bazie znajdujg sie zaledwie 92 oceny
T CVn. Ale na Swiecie réwniez nie jest zbyt czesto ob-
serwowana - w 2013 r. do AAVSO wptynety zaledwie 92
oceny. Obecnie jej jasnos¢ utrzymuje sie w poblizu 10
mag, a maksimum blasku spodziewane jest w Il deka-
dzie stycznia. Powyzejj krzywa zmian blasku z obser-
wacji nadestanych do AAVSO z ostatnich 3 lat.

Jesli bedziemy mieli szczes$cie, to obserwujgc T CVn,
okoto 0,5° na pétnoc od niej, mozemy dostrzec roz-
btysk gwiazdy AS CVn. Co prawda w bazie AAVSO nie
ma ani jednej wizualnej obserwacji dla tej gwiazdy,
jednak zawsze warto przy okazji spojrze¢ w ten rejon
nieba.

AS CVn normalnie $wieci z jasnoscig 15,8 mag, jed-
nakze w nieregularnych odstepach czasu, na stosun-
kowo krotka chwile, rozbtyska do jasnosci 12,5 mag.
Jest zmienng typu UV Ceti.

V CVN [SRA]
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+ 1107 obs. od 16-11-19590 do 08-12-2014

obserwatorzy: Oskar Deren, Stanistaw éwiertzvﬁski, Adam Derdzikowski, Andrzej Markiewicz, Marcin Rzepka, Maciej
Reszelski, Marian Legutko, Sylwester Krasnicki, Piotr Plaszczyk, Zbigniew Siciarz, Robert Bodzon, Pawet Trybus, Daniel
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Y CVN [SRB]
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+ 1244 obs. od 02-12-1989 do 08-12-2014

obserwatorzy: Oskar Deren, Stanistaw éwier:zvﬁski, Ernilian Skrzynecki, Marcin Rzepka, Andrzej Markiewicz, Daniel
Mulifnski, Maciej Reszelski, Adam Derdzikowski, Marian Legutko, Piotr Plaszczyk, Zbigniew Siciarz, Joanna Derdzikowska,
Pawet Trybus, kukasz Siekielewski, Henryk Bilor, Andrzej Armifski

V CVn
To zmienna poétregularna typu SRA, zmieniajaca ja-
snos¢ w przedziale 6,5-8,6 mag w ciggu 191,89 dni.
Gwiazde bez problemu mozna obserwowac juz w lor-
netce 15x70, praktycznie przez caty rok. Odnajdziemy
ja mniej wiecej w potowie drogi pomiedzy a CVn,
a n UMa. Stosunkowo blisko niej znajduja sie dwie dos¢
jasne i znane galaktyki: M64 i M51.

V CVn jest dos¢ popularng zmienng. W Polsce
mamy ponad 1100 ocen jej blasku, natomiast w 2013 .
do AAVSO wptyneto ponad 600 ocen.

Y CVn

To kolejna zmienna pétregularna, tym razem typu SRB.
Jest gwiazda typu C, o dos¢ intensywnej czerwonej bar-
wie (b-v = 2,99), potozong w odlegtosci nieco ponad
1000 lat Swietlnych od nas. VSX podaje zakres zmian jej
jasnosci w przedziale 4,86-5,88 mag z okresem 267,8
dnia, tak wiec gwiazda idealnie nadaje sie do obserwa-
¢ji za pomoca lornetki 10x50.

Y CVn odnajdziemy 4° na NE od 3 CVn. Jest dos¢ cze-
sto obserwowana przez obserwatorow gwiazd zmien-
nych. W polskiej bazie mamy ponad 1200 jej ocen.
Ponizej krzywa zmian blasku z polskich obserwacji:

RS CVn

To najjasniejsza przedstawicielka gwiazd za¢mienio-
wych w tym gwiazdozbiorze. Jest zmienng typu Algola,
zmieniajacg swojg jasnos¢ w przedziale 7,9-9,1 mag
co 4,797 dnia. Czas za¢mienia wynosi 12,7 godziny

22 Proxima - styczen 2015

i podczas jego trwania gwiazde nalezy oceniac co 15
minut, a poza za¢mieniami wystarczy jeden raz kaz-
dej pogodnej nocy. Gwiazda ta jest takze godna uwagi
takze ze wzgledu na dodatkowe wahania blasku zwia-
zane z aktywnoscig w jej chromosferze. Od jej nazwy
wywodzi sie grupa gwiazd charakteryzujgca sie dtugo-
trwatg aktywnoscig chromosfery.

RS CVn potozona jest okoto 2,5 na SE od a CVn.
Fizycznie dzieli jg od nas odlegtos¢ nieco ponad 350
lat Swietlnych.

W polskiej bazie obserwacji mamy zaledwie 26
obserwacji dla tej gwiazdy, takze w bazie AAVSO nie
ma wielu jej obserwacji.

BO CVn

To kolejna zmienna za¢mieniowa, jednakze tym razem
typu EW, zmieniajgca swojg jasnos¢ w przedziale 9,5-
10,1 mag. Okres zmian blasku wynosi 0,56746 dnia. Jej
zmiennosc zostata odkryta dopiero w 1989 r. Gwiazde
odnajdziemy we wschodniej czesci gwiazdozbioru,
w poblizu granicy z gwiazdozbiorem Wolarza, dos¢
blisko opisanej wczesniej mirydy R CVn.

Zarowno w polskiej bazie jak i w bazie AAVSO nie
ma wizualnych obserwacji dla tej gwiazdy. Na nastep-
nej stronie prezentujemy fotometryczng krzywg fazo-
wa zmian blasku BO CVn.

W CVn

To inna mato popularna zmienna w tym gwiazdozbio-
rze. Jest zmienng pulsujacg typu RRAB, zmieniajaca
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swojg jasnos¢ w przedziale 10,03-10,96 mag, w ciggu
0,5517 dnia. Znajduje sie na nieco na potudnie
od BO CVn, takze blisko granicy z gwiazdozbiorem
Wolarza.

W polskiej bazie nie ma obserwacji dla tej zmien-
nej, natomiast w AAVSO jest zaledwie kilkanascie jej
obserwacji.

TXCVn

To gwiazda zmienna symbiotyczna typu Z And, zmie-
niajgca swojg jasnos¢ w przedziale 9,3-10,3 mag.
W drugiej potowie XX wieku jej jasnos¢ dochodzita
nawet do 8,5 mag, obecnie jest na poziome 9,8 mag.
Znajduje sie okoto 1,59 na potudnie od gwiazdy a CVn.
Jest gwiazdg dos¢ popularng w obserwacjach, w pol-
skiej bazie mamy ponad 600 ocen dla tej zmiennej. Na
nastepnej stronie prezentujemy krzywga zmian blasku
z polskich obserwacji.

Cor Caroli (Serce Karola)

To najjasniejsza gwiazda gwiazdozbioru Psow
Gonczych, ajednoczesnie gwiazda podwdjna.
Zawdziecza swojg nazwe Edmudowi Halleyowi, ktory
nazwat jg tak na czes¢ Karola Il. Gwiazda ta ponoc

zwiekszyta swojg jasnos¢ po przybyciu Karola Il
do Londynu w 1660 r. Obecnie jeden ze sktadnikéw
tego uktadu wykazuje niewielkie zmiany jasnosci,
mniejsze niz 0,1 mag, praktycznie nie mozliwe do za-
obserwowania wizualnie, jednak moze by¢ ciekawym
obiektem do fotometrii CCD lub DSLR.

Mapke gwiazdozbioru Pséw Gonczych, z zaznaczonymi
gwiazdami zmiennymi opisanymi w artykule prezen-
tujemy na nastepnej stronie.

Bibliografia:

» http://sogz-ptma.astronomia.pl/fazgenerator.php
» program Cartes du Ciel (katalog Tycho 2 i GCVS)

» WWW.3avs0.0rg

» http://en.wikipedia.org

» www.sswdob.republika.pl

» Spectroscopic and Photometric Study of the Contact
Binary BO CVn S. Zola i in.

» ,Niebo na dtoni” E.Pittich D. Kalmancok

W Bogdan Kubiak
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PORADNIK OBSERWATORA

YY Herculis - symbiotyczna zaémieniowa

W potudniowo-wschodniej czesci gwiazdozbioru Herkulesa znajduje sie ciekawa gwiazda zmienna nalezaca
do gwiazd symbiotycznych - YY Herculis. Jak wszystkie zmienne symbiotyczne jest to uktad podwéjny
sktadajacy sie z duzego chtodnego olbrzyma (w tym wypadku typu widmowego M2) i biatego karta.

U YY Her zmiany jasnosci wizualnej sg dosy¢ powolne
i zawierajg sie w granicach 11-14 mag, dzieki czemu
zmienna jest caty czas w zasiegu teleskopu o Srednicy
20 cm. W ostatnich latach pojasnienia zwigzane z ak-
tywnoscig biatego karta zaczety pojawiac sie ze zwiek-
szong czestoscig. Niewykluczone, ze jest to zwigzane
z przySpieszeniem tempa akrecji gazu przez biatego
karta.

W takim scenariuszu mozna spodziewac sie syste-
matycznego wzrostu Sredniej jasnosci catego uktadu.
Oproécz tego, ze jest to zmienna symbiotyczna, jest
ona takze zmienng za¢mieniowg o dosy¢ sporej am-
plitudzie, wynoszgacej 0,8 mag. Na pierwszy rzut oka
trudno jest dopatrzyc sie za¢mienh na krzywej zmian
jasnosci, poniewaz dominuje aktywnos¢ zwigzana
z oddziatywaniem biatego karta. Jednak, gdy biaty ka-
rzet przygasnie, za¢mienia sg wyraznie widoczne. Tak

byto na przyktad w latach 1997-2003 (czarny prosto-
kat na rys. 1), gdy za¢mienia mozna byto obserwowac
w dziedzinie wizualnej. Jak wynika z rys. 2, w tychze
latach miaty miejsce cztery minima zaobserwowane
przez polskich obserwatoréw. Mozemy zatem pokusi¢
sie na bazie tych obserwacji o zgrubne wyznaczenie
okresu orbitalnego uktadu. Odstep czasu pomiedzy
pierwszym, a ostatnim minimum z wykresu, wynosi
okoto 1800 dni. Wynika z tego, ze minimum powtarza
sie srednio co okoto 600 dni i taki jest okres orbitalny.
Jest to wartos¢ bardzo bliska wartosci wyznaczonej
na podstawie precyzyjnych pomiaréw fotometrycz-
nych w kilku barwach (P = 590 dni).

A majac okres orbitalny, mozemy sprébowac wy-
znaczyc¢ wielkg po6tos z Il prawa Keplera [a3 = P2(m+M)].
Wiadomo bowiem, ze masa biatego karta musi by¢ zbli-
zona do jednej masy stonecznej, zas masa czerwonego
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Rys. 1 Krzywa jasnosci YY Her na podstawie polskich obserwacji w okresie od 21.04.1993 r. do 30.10.2013 r.
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olbrzyma z reguty nie przekracza na tym etapie ewo-
lucyjnym dwdch mas stonecznych. Przy takich zatoze-
niach wynika, ze wielka péto$ wynosi w tym uktadzie
okoto dwie jednostki astronomiczne.

Zauwazmy dodatkowo, ze w minimum gtow-
nym dominuje Swiatto olbrzyma, zatem gdyby byt
gwiazdg samotng, miatby jasnos¢ widomg okoto 14
mag. Jasnos¢ absolutna takiego olbrzyma niewiele

przekracza zerowg wielkos¢ gwiazdowa. Z tego wy-
nika, ze odlegtos¢ do uktadu YY Her wynosi okoto
7 kiloparsekow, czyli okoto 23 000 lat Swietlnych oraz,
ze uktad znajduje sie okoto 2 kiloparsekéw nad ptasz-
czyzng Drogi Mlecznej.

B Tomasz Krzyt
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Rys. 2 Krzywa jasnosci YY Her na podstawie polskich obserwacji w okresie od 10.12.1996 r. do 28.09.2002 .
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ASTROFIZYKA

UTRATA

MASY

JEJ WPLYW NA EWOLUCJE | LOS BARDZO
MASYWNYCH GWIAZD CZ.2/3

[ Ryszard Biernikowicz |

4. SUPER-EDDINGTONOWSKIE WIATRY,
WYBUCHOWA UTRATA MASY
| ZJAWISKA PRZEJSCIOWE

Modele ewolucyjne gwiazd wskazujg na krytyczny wptyw zjawiska utraty masy na ich ewolucje.
Widzimy wynik utraty masy w postaci gwiazd WR i réznych rodzajéw supernowych. Coraz bardziej
wzrasta niedoktadnos$¢ modeli w fazach ewolucyjnych po ciggu gtéwnym - jak juz pokazaliSmy
w rozdziale 3, dla tempa utraty masy czerwonych nadolbrzyméw (RSG) i prawdopodobnie domi-
nujgcej roli uktadow podwodjnych (szczegdty w rozdziale 5). Ta niepewnosc jest najwieksza dla naj-
wiekszych jasnosci, gdzie utrata masy jest najsilniejsza i gdzie szczegdtowo obserwowano tylko
kilka systemoéw. W poblizu jasnosci eddingtonowskiej wzrasta sita wiatru gwiazdowego, ktéry moze
doprowadzi¢ do niestabilnosci gwiazdy, takich jak wybuch lub eksplozyjna utraty masy zwigza-
na ze zjawiskami przejsciowymi, zmieniajgc gwiazde dramatycznie w krotkim czasie. W skrajnych
przypadkach bardzo masywnych gwiazd pojedynczy wybuch moze usuna¢ wiecej masy przez kilka
lat niz zostanie utracone w ciggu catej ewolucji gwiazdy na ciggu gtéwnym. Dlatego racjonalnym
wydaje sie uznanie, ze zaden z tych efektéw nie zostat uwzgledniony we wspotczesnych modelach
ewolucyjnych gwiazd.

W rozdziale 2.3 zostata w skrocie omoéwiona rola wskaznika Eddingtona I' w zwiekszeniu dos¢
stabilnego tempa utraty masy dla bardzo jasnych gwiazd spalajgcych wodér, takich jak gwiazdy
WNH. Teraz skupimy uwage na bardziej skrajnych przypadkach, gdzie duza warto$¢ I' prowadzi
do niestabilnosci gwiazdy i utraty masy, ktéra jest bardzo zmienna w czasie (wybuchy). Moze by¢
réwniez istotna w péznych etapach spalania jadrowego (Arnett & Meakin 2011). Gdy zostanie za-
obserwowany taki rodzaj zmiennosci, gwiazda otrzymuje oznaczenie LBV lub ,kandydat LBV" (je-
zeli jest podejrzewana o zmiennos¢ LBV).

4.1 LBV: historia i fenomenologia

Najbardziej dramatyczna niestabilnos¢, ktéra powstaje podczas ewolucji poza ciggiem gtéwnym,
dotyczy obiektéw nazywanych jasnymi niebieskimi gwiazdami zmiennymi (ang. luminous blue
variables, skrét - LBV). Ta grupa zostata poczatkowo rozpoznana jako najjasniejsze niebieskie
nieregularnie gwiazdy zmienne w najblizszych galaktykach (Hubble & Sandage 1953, Tammann
& Sandage 1968) i nazwana gwiazdami zmiennymi Hubble-Sandage'a (ang. ,Hubble-Sandage
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W tym numerze. variables”). Znane obiekty typu LBV w Drodze Mlecznej, takie
cz.2

jak P Cygni i n Carinae, miaty spektakularne wybuchy w XVII i XIX
wieku. Ale ich zwigzek z innymi wybuchami gwiazd masywnych
byt niejasny. W 1984 roku Conti uznat, ze wiele réznych rodzajéow
goracych nieregularnych gwiazd zmiennych w Drodze Mlecznej
i Obtokach Magellana sg prawdopodobnie spokrewnione ze zmien-
nymi Hubble-Sandage’a i P Cygni oraz n Carinae. Dlatego potaczyt te
wszystkie obiekty w grupe ,LBV”. Jest to raczej niejednorodna klasa
gwiazd zmiennych, sktadajgca sie z szerokiego zakresu nieregular-
nych zjawisk zmiennosci (Humphreys & Davidson 1994, Smith i inni
2004, 2011a). Ich poczatkowe masy sg niepewne. Ale poréwnanie
jasnosci LBV ze sciezkami ewolucyjnymi pojedynczych gwiazd wska-
zuje na masy poczatkowe > 25 Mg (Smith i inni 2004). Gwiazdy LBV
definiuje ich nieregularna wybuchowa zmiennos¢.

Znane sg réwniez gwiazdy przypominajgce spektroskopowo
zmienne LBV w fazie spokojnej, u ktérych nie zaobserwowano
do tej pory oznak zmiennosci typu LBV. Czesto takie obiekty na-
zywa sie kandydatami na LBV. S3 to gwiazdy typow widmowych
Ofpe/WN9 lub nadolbrzymy wczesnego typu B. Nie wiadomo czy
zmienne LBV przechodzg przez dtugi okres hibernacji. Nawet jezeli
tak jest, to nie znamy ich tzw. wspotczynnika wypetnienia erupcja-
mi (ang. duty cycle - pojecie z dziedziny transmisji danych — sto-
4. SUPER-EDDINGTONOWSKIE sgnek wype’f’nienia impulsu; tuFaj stosunek czasu trV\{ania wsz.y.st.-

kich wybuchdéw do czasu trwania fazy LBV). Jak zauwazono ponizej,
WIATRY, WYBUCHOWA detekcja gestej otoczki wokotgwiazdowej czesto moze wskazywacd

Spis Tresci:

UTRATA MASY . na historyczny gigantyczny wybuch LBV.
| ZJAWISKA PRZEJSCIOWE Faza S Doradus. Wybuchy S Dor s obserwowane jako pojasnie-
nie w zakresie wizualnym, ktére wystepuje, gdy maksimum rozkta-
5. TRANSFER MASY du energii w widmie gwiazdy przesuwa sie z zakresu UV do wizu-
W UKEADACH alnego. Wzrost jasnosci w zakresie wizualnym (na ogét okoto 1-2
PODWOJNYCH, MERGERY magnitudo) z grubsza odpowiada wartosci poprawki bolometrycz-
| UTRATA MASY nej. Dlatego gwiazdy goretsze wykazujg wiekszg amplitude. W fazie

spokojnej dla gwiazd zmiennych typu LBV ze wzrostem jasnosci
obserwuje sie coraz wyzsze temperatury. Czesto wydajg sie one
gwiazdami typu Ofpe/WN9 przy duzych jasnosciach lub nadolbrzy-
mami typu widmowego B (wczesny lub Sredni podtyp B) przy mniej-
szych jasnos$ciach (Humphreys & Davidson 1994, Smith i inni 2004).
Maksimum jasnosci wizualnej wystepuje przy statej temperaturze
~8000 K i widmie przypominajgcym nadolbrzyma po6znego typu F.
Poczgtkowo sugerowano, ze wybuchy typu S Dor wystepujg przy
statej jasnosci bolometrycznej (Humphreys & Davidson 1994), ale
dalsze analizy iloSciowe (Groh i inni 2009) wykazaty zmiany jasno-
$ci bolometrycznej. Tradycyjnie wyjasniano obserwowane zmiany
temperatury powierzchniowej gwiazd LBV poprzez dramatyczny
wzrost tempa utraty masy prowadzacy do wiatru gwiazdowego
0 bardzo duzej gtebokosci optycznej (tzn. nieprzezroczystego)
i powstania pseudofotosfery (np. Humphreys & Davidson 1994).
Jednakze ilosciowa analiza spektroskopowa wykazata, ze mierzone
tempo utraty masy w czasie wybuchu nie wzrasta wystarczajgco
do utworzenia pseudofotosfery (czyli widocznej w zakresie optycz-
nym powierzchni gwiazdy). Dlatego wzrastajgcy promien fotosfery
w czasie wybuch S Dor przypomina raczej pulsacje. Mozliwg przy-
czyna tego rozszerzania sie zewnetrznych obszaréw gwiazdy moze
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Utrata masy - jej wptyw na ewolucje i los bardzo masywnych gwiazd

by¢ jasnos¢ zblizona do eddingtonowskiej w obszarach podpowierzchniowych, gdzie wystepuje
zwiekszenie nieprzezroczystosci pochodzgce od Fe (Grafener i inni 2012, Guzik & Lovekin 2012).
Dlatego wybuchy typu S Dor nie sa zdarzeniami, gdzie nastepuje wielka utrata masy. Jednakze
$rednie tempo utraty masy poprzez wiatr w fazie LBV (faza spokojna lub wybuch) jest okoto jeden
rzad wieksze niz dla gwiazd typu ,, 0" o poréwnywalnej jasnosci (patrz rysunek 4).
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Rysunek 7. Gwiazdy LBV i n Carinae na diagramie H-R. Rysunek pokazuje gwiazdy zmienne typu LBV, rowniez
LBV zwigzane z hiperolbrzymami i maksimum jasnosci LBV podczas wybuchéw. Szarymi pasmami 0znaczono
przyblizone potozenie LBV na diagramie H-R w fazie spokojnej (szare pochylone pasmo) oraz podczas wybuchu
typu S Dorado (pionowe szare pasmo przy Teg ~8000 K). W szczegolnosci punkt ,Eta Car (G.E.)" oznacza jasnosc
/ temperature powierzchniowg n Carinae w czasie gigantycznego wybuchu (ang. Great Eruption) w potowie XIX

wieku. Materiat zrédtowy: Rest i inni 2012.
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Gigantyczny wybuch LBV. Najbardziej zauwazalnym rodzajem zmiennosci przypisanym do gwiazd
LBV sg tzw. ,olbrzymie / gigantyczne wybuchy” (ang. giant eruptions), podczas ktérych gwiazdy sg
obserwowane ze zwiekszong jasnoscig bolometryczng przez miesigce lub lata. Zjawisku temu to-
warzyszy ekstremalna utrata masy. Najlepiej poznanym przyktadem takiego obiektu w Galaktyce
jest n Carinae (eta Carinae), dla ktérej znamy zaréwno historyczng krzywg blasku jak i ztozong
strukture wyrzutéw materii zawierajgcych 10-20 Mg i ~10°0 ergéw energii kinetycznej. Ostatnio
zostaty odkryte echa Swietlne gigantycznego wybuchu n Carinae przez Rest i inni (2012). Ciggte
obserwacje spektroskopowe tego obiektu przez ww. zesp6t astronoméw moga zmieni¢ dotych-
czasowe poglady na LBV.

Gorzej udokumentowanym przypadkiem jest wybuch gwiazdy P Cygni okoto 1600 r., dla ktorej
zmierzono znacznie mniejszg ilos¢ wyrzuconej masy ~0,1 Mg (Smith & Hartigan 2006). Mgtawica
wokét P Cygni ekspanduje z predkoscig ~140 km/s. Jej catkowitg energie kinetyczng szacuje sie
na kilka 1046 ergéw. P Cygni i n Carinae sg jedynymi przypadkami obserwowanych gigantycznych
wybuchéw LBV, gdzie faktycznie zmierzono ilos¢ wyrzuconej masy. Wynika to z faktu posiadania

Rysunek 8. Echa Swietlne gigantycznego wybuchu n Carinae z potowy XIX wieku. Lewy panel pokazuje potozenie
n Car i obszaru uzytego do detekcji echa Swietlnego (biaty prostokat) w trzech réznych liniach emisyjnych:

"

tlen (niebieski), woddr (zielony) i siarka (czerwony). Panele srodkowe przedstawiajg zdjecia ,biatego prostokata
(patrz lewy panel) uzyskane 4 - metrowym teleskopem CTIO Blanco w latach 2003 (oznaczenie ,A"), 2010 (,B")
i 2011 (,C"). Panel prawy gorny (srodkowy) pokazuje réznice pomiedzy zdjeciami CGA (CB). Przyktadowe pozycje
echa Swietlnego wskazujg strzatki niebieskie (epoka A) i czerwone (epoka B i C). Panel prawy dolny przedstawia
ustawienie szczeliny spektrografu (niebieska linia), przy ktérym uzyskano widmo echa Swietlnego gigantycznego
wybuchu n Carinae z potowy XIX wieku. Na kazdym z tych rysunkéw pétnoc jest u gory, a wschdd po lewej
stronie. Materiat zrodtowy: Rest i inni 2012.

30 Proxima - styczen 2015



Utrata masy - jej wptyw na ewolucje i los bardzo masywnych gwiazd

ASTROFIZYKA

przez te obiekty mgtawic shellowych (inaczej méwigc - otoczkowych) powstatych w czasie gigan-
tycznych wybuchow, ktére mozna rozdzieli¢ przestrzennie. Przy zatozeniu, ze gigantyczny wybuch
LBV trwat dekadg, szacunkowe tempo utraty masy wynosi przynajmniej 0,01 Mg/rok i 1 Mg/rok
odpowiednio dla P Cygni i n Carinae. Takie tempa utraty masy sg za duze, aby to wyjasni¢ mecha-
nizmem tradycyjnym wiatru rozpedzanego liniami widmowymi, poniewaz materia jest nieprze-
zroczysta (Smith & Owocki 2006). Formowanie sie pytu podczas wybuchéw LBV rowniez wskazuje
na erupcyjng utrate masy.

Pozagalaktyczne fatszywe supernowe (ang. extragalactic supernovae impostors). Gigantyczne
wybuchy LBV sg rzadkie. Dlatego inne obserwowane przyktady dotyczg kilkudziesieciu takich zja-
wisk w najblizszych galaktykach (Smith i inni 2011a, Van Dyk & Matheson 2012). Z tego wzgledu, ze
zostaty odkryte przypadkowo podczas poszukiwan supernowych, czasami nazywane sg rowniez
fatszywymi supernowymi (ang. supernovae impostors). Mozna sie spotka¢ z innymi okreslenia-
mi - ,supernowe typu V" (ang. ,type V supernovae”), ,odpowiedniki / analogi n Car” (ang. ,n Car
analogs”) oraz rézne warianty ,zjawisk przejsciowych o posredniej jasnosci” (ang. ,intermediate
luminosity transients”). Te obiekty majg jasnos¢ absolutng w zakresie od -11 do -15 mag oraz ty-
powa predkos¢ ekspansji 100-1000 km/s (Smith i inni 2011a), aczkolwiek mogg by¢ obserwowane
rowniez mniejsze predkosci ekspansji przy wyrzutach kierunkowych materii. Obserwacje z ostat-
niej dekady pokazujg duzg réznorodnos¢ fatszywych supernowych iich progenitorow. Niektére
zjawiska przypominajgce wybuchy LBV mogg mie¢ progenitoréw o matych masach (Prieto i inni
2008a). Przeglad mniej masywnych odpowiednikéw gigantycznych wybuchoéw LBV przekracza za-
kres niniejszego przegladu. Ale fakt, ze mniej masywne gwiazdy mogg doznawac podobnych zjawisk
przejsciowych rzuca dodatkowe watpliwosci na tradycyjne przekonania, iz wybuchy te pochodzg
od obiektdéw o jasnosciach zblizonych do granicy Eddingtona (szczegdty ponizej).

Wiatry LBV. W zakresie widzialnym widma wiekszos¢ gwiazd LBV pokazuje silne linie emisyjne
podobne do gwiazd WR, ale o mniejszej szerokosci. Natomiast w widmach gwiazd LBV w poréw-
naniu do WR silniejsze sg linie wodoru. Typowe predkosci wiatréw gwiazdowych 100-600 km/s
odzwierciedlajg mniejsze predkosci ucieczki z niebieskich nadolbrzyméw (BSG) w poréwnaniu
do 1000-2000 km/s dla bardziej zwartych gwiazd typu O oraz WR. Typowe tempa utraty masy
wykorzystywane przy modelowaniu ilosciowym widm zmieniajg sie w zakresie od 10-> do 104
M@/rok lub nawet 10-3 Mg/rok w ekstremalnym przypadku dla n Car. Wspomniane tempa utraty
masy sg pokazane na rysunku 4. Wiatry gwiazdowe LBV sg wystarczajaco silne, by miec istotny
wptyw na ewolucje gwiazdy, o ile faza LBV potrwa dtuzej niz 10° lat. Wybuchy LBV daja dodatkowg
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Rysunek 9. Gigantyczny wybuch P Cygni z 1600 roku jest widoczny jako otoczka wokoét gwiazdy o promieniu
~10". Jest ona widoczna w podczerwonych liniach widmowych wzbronionego zelaza [Fe 1] A12567 A i A16435 A,
Oszacowana z linii widmowych masa utracona w czasie tego wybuchu wynosi ~0,1 M. Materiat Zrodtowy:
Smith & Hartigan (2006).
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ne widma (np. WNH, Ofpe/WN?9, nadolbrzymy Ble]), ale nie

sg obiektami typu LBV - pomimo czesciowego pokrywania sie na diagramie H-R.
Otoczki wokétgwiazdowe (ang. circumstellar shells, w skrécie CSM shells). Wiele gwiazd LBV
posiada rozdzielone przestrzennie otoczki wokoétgwiazdowe, ktére sg ,skamieniatosciami” po po-

przednich wybuchach. Jak juz wczesniej

wspomniano kandydatami na LBV (ang. LBV candidates) na-

zywane sg gwiazdy, ktore spektroskopowo przypominajg LBV oraz posiadajg masywne otoczki, ale
dotychczas nie zaobserwowano u nich zmiennosci typu LBV. Otoczki wokétgwiazdowe LBV sg szcze-
gblnie wazne, gdyz jedynie z ich pomocg mozna wiarygodnie oszacowac ilo$¢ wyrzuconej masy

w trakcie gigantycznego wybuchu LBV

. Duza liczba LBV i kandydatow na LBV w Drodze Mlecznej

i Obtokach Magellana jest otoczona masywnymi mgtawicami otoczkowymi (patrz np. Smith &
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Rysunek 10. Masa otoczek wokodtgwiazdowych LBV i obiektéw podobnych do LBV jako funkcja jasnosci. Lewa

cze$¢ rysunku (szary prostokat) odpowiad
szarej czesci rysunku mogg by¢ pozostatos

a gwiazdom o jasnosci mniejszej od log(L/Le) = 5,8. Gwiazdy w
cig po ewolucji czerwonych nadolbrzymdw (post-RSG) i cata masa

mgtawicy mogta by¢ wyrzucona w fazie RSG i uformowana w otoczke. Obiekty po prawej stronie rysunku

musiaty mie¢ utworzone swoje masywne o
sporo matomasywnych otoczek, ktére jest
Materiat zrodtowy: Smith & Owocki (2006).
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Owocki 2006). Dlatego uwaza sig, ze wybuchowa utrata masy LBV jest wazna w p6znych etapach
ewolucji gwiazd. Masa mgtawic LBV przyjmuje szeroki zakres wartosci od 20 Mg do 0,1 M, ale
pomiar mniejszych wartosci masy stwarza problemy przy jasnych gwiazdach centralnych. W nie-
ktorych przypadkach (np. n Car) wida¢ wiele otoczek (ang. shells) wokét tej samej gwiazdy. Ale nie
ma korelacji masy otoczki z jasnoscig gwiazdy, aczkolwiek takiego zwigzku mozna by sie dopa-
trywac dla najbardziej masywnych otoczek, ktére wyrzuca gwiazda. Masy otoczek zebrane przez
Smith & Owocki (2006) dla réznych gwiazd LBV zostaty pokazane na rysunku 10. Aby poréwnaé
z stabilnymi wiatrami gwiazdowymi, ,tempa” utraty masy M w czasie gigantycznych wybuchow
LBV (patrz rysunek 4) zostaty obliczone dzielgc mase otoczki LBV przez ~10 lat trwania wybuchu
dla n Carinae i P Cygni, aczkolwiek rzeczywiste chwilowe M mogg by¢ wieksze. Dynamiczny wiek
otoczek wokot gwiazd LBV i kandydatdéw LBV zmienia sie od 100 do kilku tysiecy lat. Jednakze jest
problem z wykorzystaniem tego wieku do szacowania fazy LBV, gdyz ekspandujace otoczki sg wy-
hamowywane. Czas trwania fazy LBV moze by¢ jeszcze bardziej zagmatwany, gdyz moze sie zmie-
nia¢ z masa poczatkowa gwiazdy oraz moze zaleze¢ od szczegotéw ewolucji w uktadzie podwéjnym.

4.2 Fizyka wybuchowej utraty masy

Mimo, ze gwattowna zmiennos¢ gwiazd LBV jest znana od ponad wieku lub wiecej, to jednak
poszukiwanie fizycznej teorii wybuchéw LBV jest nadal na bardzo poczgtkowym etapie. Do tej
pory wiekszos¢ prac koncentruje sie na tym jak wynies¢ materie z gwiazdy lub na poprawieniu
doktadnosci wyznaczen masy, predkosci i energii wybuchow. Na temat przyczyn utraty masy sg
rozwijane dwie ogdélne klasy modeli: wiatry super-eddingtonowskie i wybuchy. Oba modele mogg
operowac na pewnym poziomie abstrakcji, ale zaden z nich nie odpowiada na gtebsze pytanie:
co jest najwazniejszg przyczyna wybuchu LBV. Idee dotyczgce przyczyny wybuchéw LBV nadal
majg poziom spekulatywny.

4.2.1 Super-eddingtonowskie wiatry gwiazdowe

Tradycyjnie gigantyczne wybuchy LBV analizowano jako super-eddingtonowskie (w skrécie SE) wia-
try gwiazdowe spowodowane przez nagty, niewyjasniony wzrost jasnosci bolometrycznej gwiaz-
dy (np. Humphreys & Davidson 1994, Owocki i inni 2004, Smith & Owocki 2006). Takie podejscie
byto uzasadnione gtéwnie tym, ze n Car podczas gigantycznego wybuchu miata obserwowang
jasnos¢ I'~5 przez okoto dekade lub wiecej, a pozagalaktyczne impostory supernowych (czyli tzw.
fatszywe supernowe) rowniez wykazujg podobnie wysokie jasnosci. Przy wartosciach I znacznie
wiekszych od jednosci w sposéb naturalny mozna sie spodziewac wielkiej utraty masy, ale szcze-
gbétowy obraz fizyczny takiego wiatru nie jest oczywisty. Oczekuje sie, ze wiatry SE sg bardzo geste,
ale niejednorodne. Pozwala to zachowac stabilny stan atmosfery gwiazdy przy jasnosci przewyz-
szajgcej granice Eddingtona (Owocki i inni 2004). Na rysunku 11 pokazano schematyczny przekroj
przez takg gwiazde.

Utrata masy jest tak silna, ze duza gestos¢ wiatru powoduje saturacje absorpcyjnych linii wid-
mowych w zakresie UV. Dlatego wiatry SE sg rozpedzane przez transfer pedu z fotonéw do gazu
za pomocg mechanizmu rozpraszania na elektronach - tutaj praktycznie nie dziata mechanizm
rozpedzania wiatru gwiazdowego przez absorpcje w liniach widmowych (Owocki i inni 2004).
To sprawia, ze wiatry SE zasadniczo sg niezalezne od metalicznosci i mechanizm ten moze by¢ wy-
korzystany do wyjasnienia zjawiska utraty masy w gwiazdach Ill populacji (Smith & Owocki 2006).

Symulacje numeryczne wiatrow SE rozpedzanych w kontinuum (czyli w widmie ciggtym) poka-
zujg ztozong strukture zaréwno ze spadajacg, jak i wyptywajaca materig. Potwierdza to oczeki-
wania, ze wiatry SE powinny by¢ skrajnie niejednorodne. Wiatry SE mogg réwniez wyjasnic bipo-
larny ksztatt mgtawic wokét zmiennych LBV takich jak n Car, gdy gwiazda jest szybkim rotatorem.
W takiej sytuacji grawitacyjne pociemnienie na réwniku bedzie prowadzito do wiekszego M oraz
wiekszej predkosci wiatru w okolicach biegunowych gwiazdy.
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Rysunek 11. Ogolny obraz gwiazdy, ktéra zachowuje stabilno$¢, mimo ze jej jasno$¢ przekracza granice
Eddingtona (I = 1). Zostaty wyrdznione nastepujace obszary:

(A) Przy odpowiednio duzej gestosci we wnetrzu gwiazdy nadwyzka energii nad jasnoscig eddingtonowska jest
unoszona przez konwekgcje.

(B) Przy mniejszej gestosci, gdy konwekcja staje sie niewydajna, pojawiajg sie niestabilnosci pola promieniowania,
ktére wymuszajg powstanie niejednorodnosci w atmosferze (,opaque clumps” - nieprzezroczyste zgestki
materii). Prowadzi to do redukcji nieprzezroczystosci i warstwa pozostaje stabilna, mimo wiekszego strumienia
promieniowania. Ta warstwa pozostaje stabilna nie z powodu zmniejszenia sie strumienia promieniowania (tak
sie dzieje w obszarach konwekcyjnch), ale z powodu redukgji nieprzezroczystosci!

(C) Zmniejszanie nieprzezroczystosci jest mozliwe tylko wtedy, gdy niejednorodne zgestki sg grube optycznie
(inaczej mowigc - nieprzezroczyste). Przy jeszcze mniejszej gestosci zgestki stajg sie przezroczyste (ang.
transparent clumps) i pochfanianie powraca do wartosci mikroskopowych.

(D) Przy znacznym tempie utraty masy wiatr jest optycznie gruby i fotosfera znajduje sie w samym wietrze
gwiazdowym. Materiat zrodtowy: Shaviv (2001) oraz Owocki & Shaviv (2010).

Opaque

Bez odpowiedzi pozostajg pytania czy ten mechanizm zapewni wystarczajgcg utrate masy dla
najbardziej skrajnych obserwowanych przypadkéw oraz co wigcza wiatry SE. Wspétczesne osza-
cowania utraty masy n Car podczas XIX-wiecznej erupcji dajg wartosc rzedu 15 Mg lub wigcej.
W zasadzie wiatry SE mogg spowodowac tak wielkg utrate masy srednio w ciggu ponad 20 lat, ale
réwniez te same modele przewidujg do$¢ matg predkosci wyptywu. To stwarza trudnosci w wy-
jasnieniu wiasciwosci mgtawicy wokot n Car, w ktorej wiekszos¢ masy porusza sie z predkoscig
500-600 km/s. Poza tym w n Car dla niewielkiej masy obserwuje sie ekstremalnie szybki ruch
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materii z predkoscig okoto 5000 km/s lub wiecej, co jest bardzo trudne do osiggniecia w modelu
wiatru SE przy rozpedzaniu tak ogromnej masy. Wiatry SE sg w dalszym ciggu sensownym wy-
jasnieniem dla wiekszosci gwiazd LBV, ktére tracg mniej ekstremalnie mase niz n Car podczas
XIX-wiecznej erupcji. Jesli chodzi o wydzielenie sie dodatkowej energii promienistej, ktéra wtacza
wiatr SE - ten mechanizm jest nieznany. W koncu zaktada sie réwniez, ze wiatry SE sg wigczane
na powierzchni gwiazdy. Ale nie jest jasne, czy wnetrze gwiazdy moze pozostac stabilne przy =5
przez wiecej niz dekade.

4.2.2 Wybuchy

Rosnie liczba dowoddéw obserwacyjnych swiadczacych o tym, ze niektdre gigantyczne wybuchy LBV
moga by¢ nie zatrzymanymi eksplozjami hydrodynamicznymi. Cze$¢ tej argumentacji jest oparta
na szczegbtowej analizie n Carinae, ktéra pokazata kilka dowodoéw, ze wybuch w latach 40-tych
dziewietnastego wieku miat sktadniki zasilane falg uderzeniowa.

Jednym z tych dowodéw jest szacowany stosunek catkowitej energii kinetycznej wyrzuconej
materii do catkowitej energii promienistej E,/E,,4>3, co jest bardzo trudne do uzyskania w wia-
trach rozpedzanych promieniowaniem (aczkolwiek prawdopodobnie jest to mozliwe do uzyskania
przy skrajnym ,zmeczeniu fotonéw"/ang. photon-tiring; Owocki i inni 2004). Bardzo waska grani-
ca mgtawicy wskazuje na maty zakres predkosci ekspansji, co mozna najtatwiej osiggng¢ poprzez
Scisniecie w fali uderzeniowej. W koricu obserwacje pokazujg ekstremalnie szybkie wyrzuty ma-
terii z predkoscig 5000 km/s, co wydaje sie niemozliwe do osiggniecia bez silnej fali uderzeniowe;.
W pewnej liczbie pozagalaktycznych wybuchéw podobnych do LBV wida¢ widma, ktére sg bardzo
podobne do eksplozji zasilanych falg uderzeniowg supernowych typu lin. Widoczne sg réwniez
dowody na ekstremalnie szybkie wyrzuty materii, ktére mogg oznaczac zjawiska zasilane falg ude-
rzeniowa, takie jak prekursor wybuchu supernowej SN 2009ip (prekursor - wybuch poprzedzajacy
~wiasciwy” wybuch supernowej).

Zwykle mozna spodziewac sie, ze gwattowne hydrodynamiczne procesy bedg trwaty krétko
(tzn. w dynamicznej skali czasowej), ale na pierwszy rzut oka wydaje sie to niezgodne z obserwo-
wanym przez dekady gigantycznym wybuchem n Car. Jednakze wybuch potgczony z odziatywa-
niem z osrodkiem wokdtgwiazdowym (CSM) moze generowac jasnos¢ utrzymujacg sie na wysokim
poziomie, jak przy wybuchach supernowych typu IIn zwigzanych z kolapsem jgdra. Smith (2013)
pokazat, ze oddziatywanie fali uderzeniowej z CSM moze wyjasnic¢ krzywga blasku n Car z lat 1845-
1860, wykorzystujagc model wybuchu supernowej typu lin, ale 0 mniejszej energii. Wolniejsza fala
uderzeniowa o mniejszej energii (1020 ergdw zamiast 10°") oddziatujgc z CSM generuje mniejszg
jasnos¢ niz supernowa typu lin i zabiera jej wiecej czasu przejscie przez CSM. Czas trwania tego zja-
wiska jest okreslony rozciggtoscig granicy gestego osrodka wokétgwiazdowego (CSM). Zasadniczo
wybuch LBV potaczony z oddziatywaniem z CSM moégtby trwaé kilka dekad lub tylko 100 dni -
w zaleznosci od rozciggtosci obszaru gestego wiatru gwiazdowego sprzed wybuchu. Poniewaz
interakcja pomiedzy falg uderzeniowg i CSM jest bardzo wydajnym sposobem na zamiane energii
kinetycznej wybuchu na jasnos¢, dlatego jest prawdopodobne, ze wiele fatszywych supernowych
z waskimi liniami emisyjnymi moze by¢ zasilanych w ten sposéb. Ten model fali uderzeniowe;j
mogtby poméc w wyjasnieniu obserwowanej wielkiej réznorodnosci impostoréw supernowych
(Smithiinni 2011a, Van Dyk & Matheson 2012). Jednak putapka polega na tym, ze nawet ten model
wymaga czegos jeszcze do stworzenia gestego osrodka wokotgwiazdowego (CSM), w ktérym roz-
chodzi sie fala uderzeniowa. Tym czyms$ mogg by¢ super-eddingtonowskie wiatry gwiazdowe lub
interakcja w uktadach podwadjnych.

4.2.3 Przyczyny wybuchow
Nieznana jest przyczyna wybuchéw LBV iich mechanizm. W modelu wiatréow SE, nawet jezeli

wiatr ma zgdane tempo utraty masy, to nie wiemy dlaczego nagle jasnos¢ bolometryczna gwiazdy
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Rysunek 12. Model oddziatywania z CSM dla gigantycznego wybuchu n Car. Gérny panel pokazuje wizualng
krzywg blasku n Car skalibrowang do jasnosci absolutnej wyrazonej w Lg. Pomaranczowa krzywa pokazuje
jasnos¢ generowang podczas oddziatywania z CSM dla preferowanego modelu dotyczgcego wybuchu o energii
8x10%9 ergéw i ekspansji w postaci gestego wiatru. Dolny panel pokazuje promier jako funkcje czasu, wskazujgc
trajektorie dwdch gtéwnych komponentéw modelu:

(1) ciggty wiatr rozpedzany w kontinuum M = 0.33 Mg/rok i V., = 200 km/s ,wiejgcy” przez 30 lat przed 1844 r.
(catkowita masa 10 M),

(2) wybuch o energii 8x1049 ergéw w 1844 roku w czasie ktérego zostato wyrzucone 10 Mg z predkoscia
w zakresie od 750 do 1000 km/s. Czarna ciggfa linia pokazuje wynikowg trajektorie ,zimnej gestej otoczki”
(CDS) podczas gdy kropkowane czarne linie zaznaczajg trajektorie mgtawicy Humunculus (predkos¢ ekspansji
oszacowana na podstawie wspotczesnych wartosci predkosci ekspansji obszaréw biegunowych). Materiat
Zrédtowy: Smith (2013).
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wzrasta 5-10 razy. Nie wiemy réwniez jak otoczka gwiazdy mogtaby przetworzy¢ tak duzy strumien
energii. W modelu eksplozji wyzwalacz wybuchu jest nieznany. W jakimkolwiek modelu co$ musi
JWstrzykng¢” ogromng ilo$¢ dodatkowej energii (1048-100 ergdéw) do wnetrza gwiazdy w sposob $ci-
$le zalezny od czasu. W publikacji Smith i inni (2011a) znajduje sie przeglad pewnej liczby fizycznych
mechanizmow w zwigzku z wybuchami LBV. Nie ma preferowanego wyjasnienia, ale wydaje sie, ze
niektore idee sg odrzucane w oparciu o bilans wymaganych wartosci energii i masy. Mechanizmy
te mozna rozwazac¢ w dwéch ogdlnych kategoriach: niestabilnosci oraz magazynowania energii.

Niestabilnos$¢ otoczki. LBV sg masywnymi gwiazdami w poblizu granicy Eddingtona. W konse-
kwencji ich luzno zwigzane otoczki mogg by¢ podatne na niestabilnosci typu , dziwnego” (Glatzel
i inni 1999), ucieczke masy (a.k.a. model ,gejzera” - Humphreys & Davidson 1994) lub granice
krytycznej rotacji (inaczej mowiagc ,Q limit”; Langer 2012). Podczas gdy powyzsze mechanizmy
moga pomaoc w wyjasnieniu niektérych nieregularnych zmian obserwowanych podczas wybu-
chéw gwiazd LBV typu S Dorado, to jednak sg niewystarczajgce do wyjasnienia gigantycznych
wybuchéw gwiazd LBV. Jest tak, poniewaz catkowita wyrzucona masa moze by¢ znacznie wieksza
niz masa malutkiej zewnetrznej otoczki wodorowej, gdzie stosowne niestabilnosci moga sie two-
rzy¢. Wybuchy gwiazd LBV moga mie¢ znacznie wiekszg energie kinetyczng niz catkowita energia
termiczna zawarta w otoczce gwiazdy.

Magazynowanie energii. Wielka ilos¢ dodatkowej energii moze by¢ zmagazynowana i uwol-
niona gteboko wewnatrz otoczki gwiazdy za pomocg nastepujgcych sugerowanych mechanizméw:

a. niestabilne spalanie (Smith & Arnett 2014),
b. pulsacyjna niestabilnos¢ kreacji par (ang. PPl - pulsational pair instability; Woosley, 2007),
c. inne niestabilnosci eksplozyjnego spalania otoczki gwiazdowej (Smith & Arnett 2014),

Koncowa struktura "wmrozona" w mgtawice Homunculus po
Struktura oddzialywania z CSM podczas wielkiego wybuchu. zakonczeniu oddzialywania z CSM i wychlodzeniu sie gazu.
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Rysunek 13. llustracja jak oddziatywanie z CSM okresla wspdtczesSnie obserwowany wyglad mgtawicy
Homunculus wokdt n Car. Lewy panel pokazuje typowa strukture fal uderzeniowych, jakie powstajg przy
oddziatywaniach z CSM przywybuchach supernowychtypulin. Zimna gesta otoczka (CDS) tworzy sie po przejsciu
fali uderzeniowej przy kontakcie pomiedzy CSM i wyrzucong materig i podlega ona niestabilnosci Rayleigh'a-
Taylor'a. Srodkowy panel pokazuje koficowg strukture gestosci i jonizacji po zakofnczeniu oddziatywania z CSM.
CDS zawiera wiekszo$¢ masy w postaci geometrycznie cienkiej otoczki, ktéra zostata schtodzona do postaci
gazu i pytu i jest nieprzezroczysta dla promieniowania UV tak, ze pyt pozostaje wzglednie chtodny. Dwa panele
po prawej stronie pokazujg obecnie obserwowang strukture mgtawicy Homunculus: na gorze - zdjecie z
teleskopu HST pokazujgce ,pstrokatg” strukture biegunowych powierzchni, ktére sg zwigzane z niestabilnoscig
Rayleigh'a-Taylor'a zimnej gestej otoczki; na dole - rysunek pozycja vs predkos¢ dla linii emisyjnych H2 A =2,122
pmi[Fe llJA=1,644 pm. Biaty prostokat na tym rysunku odpowiada schematycznemu rysunkowi w srodkowym
panelu. Materiat zrodtowy: Smith (2013).
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d. wzbudzona falami utrata masy (ang. wave-driven mass loss; Shiode & Quataert 2013),
e. zderzenia gwiazd lub mergery w uktadach podwdéjnych (Smith & Arnett 2014).

Podczas gdy powyzsze mechanizmy zapewniajg wiarygodne wyniki, to jednak gtéwnym ar-
gumentem krytycznym odnosnie wybuchdéw LBV jest to, ze mechanizmy dotyczg niestabilnosci
w péznych fazach spalania jadrowego. Oczekuje sig, ze takie niestabilnosci pojawiajg sie w ostat-
nich kilku latach poprzedzajgcych kolaps jadra gwiazdy. Tymczasem wydaje sie, ze wiele gwiazd
zmiennych LBV z masywnymi otoczkami wokotgwiazdowymi przetrwato 100-10 000 lat po gigan-
tycznym wybuchu. Taki zarzut mozna jednak zmieni¢ w zalete w przypadku wybuchéw poprze-
dzajacych ,wiasciwy” wybuch supernowych typu lIn (patrz rozdziat 6).

W tej chwili badania wybuchow LBV i wybuchéw poprzedzajgcych wybuchy supernowych sg
w toku. Jest to wielki nierozwigzany problem w astrofizyce. Takie zjawiska obserwuje sie i bilans
masy w to zaangazowanej moze zdominowac lub stanowi¢ znaczng czes¢ catkowitej masy traco-
nej przez gwiazdy masywne.

4.3 Rola utraty masy przez LBV w ewolucji gwiazd

Jezeli ten rozdziat miatby by¢ tylko przegladem wptywu wybuchéw LBV w modelach ewolucji
gwiazd, to posiadatby bardzo mato tresci. Bez wyjgtku - w zadnym wspétczesnym modelu ewolucji
gwiazd nie uwzgledniono gigantycznego wybuchu LBV. Jest tak, poniewaz nie wiemy jak poprawnie
uwzglednic takie zjawisko. Z danych obserwacyjnych nie mamy pewnych oszacowan typowej war-
tosci wyrzuconej masy jako funkcji masy poczatkowej gwiazdy, ile powtarzajacych sie wybuchéw
wystapi u danej gwiazdy lub tzw. wspdtczynnika wypetnienia erupcjami (ang. duty cycle - poje-
Cie z dziedziny transmisji danych a stosunek wypetnienia impulsu; tutaj stosunek czasu trwania
wszystkich wybuchoéw do czasu catej fazy LBV). Teoretycznie nie znamy fizycznego mechanizmu(-
-6w) odpowiedzialnego za to, kiedy takie erupcje pojawiajg sie podczas ewolucji gwiazdy lub jak
gigantyczne wybuchy powinny zmienia¢ sie w zaleznosci od masy poczatkowej gwiazdy (Mzapms)-

Wedtug tradycyjnych pogladdéw na temat LBV, ktére pojawity sie w latach 80-tych i 90-tych
ubiegtego wieku, sg one bardzo krétkg faza przejsciowa ewolucji gwiazd, gdy gwiazda masywna
przechodzi z fazy spalania wodoru w jgdrze do fazy spalania helu (Humphreys & Davidson 1994).
Ponizej pokazano typowy prosty schemat ewolucyjny:

100Mg: gwiazda typu O —» Of/WNH — LBV - WN — WC — Supernowe typu lbc

W scenariuszu tym silna utrata masy doswiadczana przez gwiazdy LBV jest bardzo wazna
do usuniecia tego co pozostato z otoczki wodorowej, gdy gwiazda opuscita cigg gtéwny. Po fazie
LBV zostaje gwiazda typu WR. Tak krétki czas trwania tej fazy jest powodem faktu, ze gwiazdy LBV
sg ekstremalnie rzadkie. Uwaza sie, ze faza LBV moze trwac zaledwie kilka x104 lat (Humphreys &
Davidson 1994). Ale w tym standardowym obrazie zauwazono pewnga liczbe niezgodnosci. Bardzo
krotki czas zycia w fazie LBV zostat wydedukowany na podstawie zatozenia, ze obserwowane gwiaz-
dy LBV zajmujg catg faze przejsciowa. Faktycznie jest znacznie wieksza liczba niebieskich nadol-
brzymoéw (BSG), ktére nie sg widoczne w fazie wybuchu - s3 to tzw. kandydaci na LBV. Badajgc
populacje gwiazd w najblizszych galaktykach, Massey i inni w 2007 roku odkryli, ze jest ponad
jeden rzad wielkosci wiecej gwiazd podobnych spektroskopowo do kandydatéw LBV niz samych
gwiazd LBV potwierdzonych poprzez obserwacje ich zmiennosci. Jezeli uwzglednimy wszystkich
kandydatéw LBV, to wtedy $rednio faza LBV wydtuza sie z kilku 10#1lat do kilku 10° lat. Jest to okres
porownywalny z catkowitym czasem spalania helu dla bardzo masywnych gwiazd - zaprzecza-
jac idei LBV jako obiektow czysto przejsciowych. Massey (2003) wskazat na gwiazde P Cygni jako
»Cichy” przyktad - jej gigantyczny wybuch LBV byt obserwowany w 1600 roku i dlatego nazywamy
jg jasng niebieskg gwiazdg zmienng (LBV). Ale od tego czasu P Cygni nie wykazata zmiennosci typu
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LBV zwigzanej z wybuchami. Gdyby rozpoczeto rejestracje obserwacji w 1700 roku to wtedy nie
mielibySmy pojecia, ze P Cygni jest zmienng typu LBV.

Inng wazng kwestig jest wzrastajgca liczba dowodow Swiadczacych o tym, ze gwiazdy LBV lub
podobne do nich (masywne gwiazdy z silnym liniami wodoru, o bardzo duzym tempie utraty masy,
wzbogacone w azot, wolne wiatry o predkosci 100-500 km/s., masywne otoczki wokdtgwiazdowe)
wybuchajg jako supernowe w wyniku kolapsu jadra, ciggle jeszcze bedac w fazie zblizonej do LBV
(patrz ponizej). To nie bytoby prawda, jezeli gwiazdy LBV sg tylko krotkg fazg przejsciowa do fazy
ewolucyjnej gwiazd WR, ktoéra z kolei trwa kolejne 0,5-1 miliona lat.

Wydtuzona faza ewolucyjna gwiazd LBV oraz kolaps jadra bardzo masywnych gwiazd
(Mzams > 40 M) z nienaruszong otoczkg wodorowg (przy metalicznosci stonecznej Z = Z) s
w bezposrednim konflikcie z modelami ewolucyjnymi pojedynczych gwiazd. Dlatego status ewo-
lucyjny i natura gwiazd LBV nadal sg mato znane. To jest problem dla naszego zrozumienia ewo-
lucji gwiazd masywnych, w ktérej utrata masy stanowi kluczowy sktadnik, poniewaz gwiazdy LBV
posiadajg najwieksze znane tempa utraty masy ze wszystkich gwiazd (patrz rysunek 4).

4.4 Niska metalicznos¢

Nie znamy jeszcze przyczyn wybuchdw LBV. Ale wiemy, ze ogromne obserwowane tempa utra-
ty masy wymagaja, aby mechanizm przekazywania pedu do wyrzuconej materii nie byt wiatrem
gwiazdowym zaleznym od metalicznosci (Z), poniewaz wyptywajgca materia jest bardzo gruba
optycznie i linie widmowe sg wysycone. Wybuchy LBV moga by¢ albo super-eddingtonowskimi
wiatrami rozpedzanymiw kontinuum, albo zjawiskami hydrodynamicznymi (gwattowne pulsacje,
eksplozje). Oba te mechanizmy sg raczej niewrazliwe na Z. Poniewaz taka wybuchowa utrata masy
faktycznie moze by¢ gtéwnym sktadnikiem catkowitej utraty masy w gwiazdach masywnych o me-
talicznosci stonecznej (Z = Z), poki co nie ma powodu by uwazaé, ze mechanizm ten nie zadziata
we wczesnym Wszechswiecie. To moze by¢ wazne dla gwiazd Ill populacji, poniewaz uwaza sie, ze
wsrod nich przewazajg gwiazdy bardzo masywne. Oczywiscie moze sie zdarzy¢, ze w jakis nieroz-
poznany do tej pory sposéb metalicznos¢ wkradnie sie do opisu tych zjawisk (np. garb nieprze-
Zzroczystosci w liniach zelaza, jakie$ zaleznosci od Z podczas wybuchu LBY, itp.). Obiekty typu LBV
zostaty zidentyfikowane w najblizszych kartowatych galaktykach o niskiej metalicznosci (np. HD
5980 w Matym Obtoku Magellana). Ponadto czesto obserwuje sie w galaktykach kartowatych wy-
buchy przypominajgce zmiennos$¢ LBV, ktore poprzedzajg wybuchy supernowych typu lIn (patrz
rozdziat 6). Wiec sg doswiadczalne dowody, ze niska metalicznos$¢ nie blokuje zjawiska wybucho-
wej utraty masy.

5. TRANSFER MASY W UKLADACH PODWOJNYCH, MERGERY | UTRATA MASY

Na konferencjach o gwiazdach masywnych czestg ,Spiewka"” styszang na zakonczenie wystgpien
o modelach ewolucyjnych gwiazd pojedynczych jest tekst: A co z uktadami podwdjnymi?”. Po czym
czesto zapada niekomfortowa cisza, nastepuje wzruszenie ramionami, nerwowy smiech moéwcy
lub interwencja przewodniczgcego sesji, aby przejs¢ do powazniejszych pytan.

Tak naprawde to jest powazny problem. Zasadniczo pominiecie skomplikowanych efektéw
w uktadach podwdéjnych i skupienie sie modelach ewolucji gwiazd pojedynczych jest stuszne, po-
niewaz faktycznie musimy rozpocza¢ budowanie podstaw wiedzy od zrozumienia pojedynczych
gwiazd. Ale jezeli uktady podwojne stanowig znaczng cze$¢ obserwowanej statystyki wszystkich
gwiazd, to poréwnanie modeli ewolucyjnych pojedynczych gwiazd z obserwowanymi wtasciwo-
Sciami statystycznymi gwiazd i nastepnie sprawdzenie tego z poprawnoscia zatozen dotyczgcych
modeli pojedynczych gwiazd, moze prowadzi¢ do powaznych bteddw. Najwiekszy wptyw uktaddw
podwdjnych na obserwowany rozktad masywnych gwiazd jest zwigzane z utratg i transferem masy
przez RLOF, ktéry przewyzsza wptyw wiatréw gwiazdowych i rotacji dla wiekszosci (prawdopo-
dobnie dla wszystkich) mas poczatkowych.
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5.1 Masywne gwiazdy w wiekszosci sa podwdjne

Na podstawie badan z ostatniego dziesieciolecia mamy pewne dowody, ze wiekszos$¢ (okoto 2/3-
3/4) gwiazd masywnych znajduje sie w uktadach podwaéjnych, ktére majg wystarczajgco krét-
kie okresy orbitalne, aby gwiazdy podczas ewolucji oddziatywaty ze sobg i wymieniaty mase
lub nawet potaczyty sie - tzw. ,merger” (Sana i inni 2012). Byto kilka kampanii obserwacyjnych
w gromadach gwiazdowych, polegajgcych na pomiarach predkosci radialnych gwiazd masywnych,
ktore sg spektroskopowo podwdjne. W tych kampaniach znaleziono, ze typowo 20-60 % obserwo-
wanych gwiazd jest w uktadach podwdjnych. Jednak obserwowany procent uktadéw podwdjnych
jest tylko dolng granica, poniewaz wartosci te musza by¢ poprawione o uktady spektroskopowo
podwdjne, ktore zostaty pominiete ze wzgledu na niskie nachylenie ptaszczyzny orbity w kierun-
ku obserwatora - za dtugie okresy orbitalne w stosunku do zebranych danych obserwacyjnych;
za duza ekscentrycznos$¢ orbity; mato-masywni towarzysze, ktérzy s trudni w detekcji. Pewna
liczba tych uktadéw podwdjnych posiada separacje orbitalng na tyle matg, ze faktycznie gwiazdy
mogg oddziatywac ze sobg i wymienia¢ mase. Typowa wielkos$¢ tej separacji okresla maksymalny
promien czerwonego nadolbrzyma RSG (okoto 5AU) lub rozmiar gwiazdy LBV w czasie wybuchu
(kilka AU) w zaleznosci od masy poczatkowej gwiazdy (Kiminki & Kobulnicky 2012).
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Rysunek 14. Jak wymiana masy w uktadzie podwdjnym moze zmieni¢ $ciezke ewolucyjng gwiazdy - przykfad
prawdopodobnego przebiegu ewolucyjnego progenitora SN 1993 w galaktyce M81. Gwiazdy tego ukfadu
podwdjnego rozpoczety ewolucje z masami poczgtkowymi M{/M, = 15/14 M@ i okresie orbitalnym 5,8 lat. Linie
w kolorze niebieskim pokazujg $ciezki ewolucyjne na diagramie H-R obu sktadnikéw przed fazg wymiany masy,
linie w kolorze czerwonym - podczas transferu masy z donora (M, = 15@) do akceptora (Mppoc, = 14@)-
W chwili wybuchu donor byt pomarariczowym nadolbrzymem (typ widmowy K) o masie okoto 5,4 ). Natomiast
akceptor aktualnie posiada okoto 22 (niebieski nadolbrzym B2la - najlepsze dopasowanie do obserwacji
z 2004 roku). Na rysunku pokazano réwniez szacowane prostokaty btedéw dla obu komponentéw. Materiat
zrédtowy: Maund i inni (2004).
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Ostatnie szacunki bazujgce na danych z kilku mtodych gromad gwiazdowych sugeruija, ze po po-
prawieniu o btedy systematyczne mniej wiecej 3/4 gwiazd masywnych w uktadach podwaojnych
posiada okresy orbitalne na tyle krétkie, ze gwiazdy muszg wymieni¢ mase lub nawet potgczy¢
sie ze sobg (Kiminki & Kobulnicky 2012, Sana i inni 2012). Sana i inni (2012) szacuja, ze z catej po-
pulacji masywnych gwiazd ~1/4 potgczy sie (merger), ~1/3 straci otoczke wodorowg przed Smier-
Cig, ~14% bedzie akreowato materie i tylko okoto 1/4 masywnych gwiazd jest , efektywnie”
pojedyncza (w tym mogg by¢ zawarte uktady podwdjne o bardzo rozlegtych orbitach). Stad wy-
nika, ze transfer materii RLOF w uktadach podwdjnych to nie jest czynnik, ktéry by¢ moze naleza-
toby uwzgledni¢, ale to musi dominowaé w obserwowanych zjawiskach utraty masy i mieszania
w gwiazdach masywnych.

Réwniez jest prawdopodobne, ze ogromna wiekszos¢ najszybciej rotujgcych gwiazd (potencjal-
nie wigczajgc w to wszystkie gwiazdy Be) powstata raczej w wyniku wzajemnego oddziatywania
z towarzyszem w uktadzie podwdjnym (de Mink i inni 2013), niz urodzita sie jako pojedyncza szyb-
ko rotujgca gwiazda. To z kolei sugeruje, ze wptyw rotacji i mieszania rotacyjnego moze by¢ prze-
szacowany we wspotczesnych modelach ewolucyjnych gwiazd pojedynczych (de Mink i inni 2013).
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Rysunek 15. Jak wymiana masy w uktadzie podwdjnym moze zmieni¢ $ciezke ewolucyjng gwiazdy - przykfad
prawdopodobnego przebiegu ewolucyjnego progenitora SN 1987A jako mergera (progenitor = niebieski
nadolbrzym Sk-690202). Schematyczny przebieg tego zjawiska pokazano w lewym panelu. Ta hipoteza wyjasnia
m.in. osobliwosci sktadu chemicznego oraz powstanie potrojnej mgtawicy okoto 20 tysiecy lat temu (patrz
zdjecie z HST w prawym panelu). Autorzy hipotezy zatozyli, ze poczatkowo byt to uktad podwdjny o masach
M1/M2=15/5 M i okresie orbitalnym wigkszym od 10 lat. Ze wzgledu na duzy stosunek mas 15/5 oraz bardzo
duzy okres orbitalny, transfer masy przebiegat w sposdb gwattowny we wspdlnej otoczce dopiero po wypaleniu
helu w jgdrze donora, doprowadzajgc w koncu do potgczenia sie obu gwiazd. To byt tzw. powolny merger, gdzie
zjawisko potaczenia sie gwiazd mogto trwac kilkaset lat. Nastepnie zbyt duzy czerwony nadolbrzym kolejne
kilka tysiecy lat kurczyt sie, odrzucajgc otoczke. Doprowadzito to do powstania niebieskiego nadolbrzyma.
Otoczka zostata ,wywiana” przez bardzo silny wiatr niebieskiego nadolbrzyma i w ten sposdb powstata potréjna
mgtawica wokot progenitora. Materiat Zrédtowy: Morrison i Podsiadlowski (2007) oraz zdjecie z teleskopu HST.
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5.2 Fizyka utraty masy w uktadach podwdjnych

W trakcie ewolucji od ZAMS-u az do cze$ciowej lub catkowitej utraty otoczki wodorowej, masywne
gwiazdy majg tendencje do powiekszania swojego promienia. Efekt ten rozpoczyna sie na ciggu
gtébwnym, gdy gwiazda w sposob ciggty zwieksza jasnosc¢ i staje sie coraz chtodniejsza na po-
wierzchni. Wielko$¢ gwiazdy znacznie rosnie, gdy opusci cigg gtdwny. W uktadach podwdjnych
znaczny transfer masy rozpoczyna sie, gdy sktadnik gtdéwny rozszerzy sie do takich rozmiaréw, ze
jego fotosfera przetnie wewnetrzny punkt Lagrange'a (L1).

Dlatego poczatek transferu masy przez RLOF (skrot z jezyka angielskiego ,Roche Lobe OverFlow”
— ,przeptyw (masy) przez powierzchnie Roche’a”) bardzo zalezy od poczgtkowej separacji orbital-
nej. Moze on wystgpi¢, gdy sktadnik gtéwny (donor) jest jeszcze na ciggu gtéwnym (okres orbital-
ny = kilka dni) lub gdy opuszczajac cigg gtéwny - rozszerzy sie do znacznie wiekszych rozmiaréw
nadolbrzyma (okres orbitalny = kilkadziesigt lub wiecej dni). Transfer masy RLOF, gdy donor jest
na ciggu gtéwnym nazywa sie przypadkiem A (ang. case A, patrz rysunek 16). Podczas gdy przy-
padek B (ang. case B) dotyczy transferu masy RLOF podczas spalania wodoru w otoczce i przy-
padek C (ang. case C) dotyczy spalania helu w jgdrze (Langer 2012). Transfer masy staje sie coraz
bardziej niestabilny i gwattowny od przypadku A do C. W niektérych przypadkach jest to zwigzane
z dynamicznymi zjawiskami, wsp6lng otoczkga, akrecjg, mergerami. Tempo transferu masy réwniez
jest bardzo wrazliwe na stosunek masy q = M;/M, (q = 1) i rosnie dla coraz wiekszych wartosci g.
W przypadku ,A" orbita rozszerza sie i transfer masy spada, gdy q zbliza sie do 1.

Tempo transferu masy (a stad tempo utraty masy ze sktadnika gtéwnego / donora) moze by¢
bardzo duze i moze znacznie przekroczy¢ tempo utraty masy wiatru rozpedzanego liniami wid-
mowymi (patrz rysunek 4). Fizyka transferu masy podczas RLOF jest skomplikowana i zalezna
od czasu. Jest wiele watpliwosci dotyczacych wiasciwej analizy uktadéw kontaktowych zaréwno
w zakresie utraty masy jak i momentu pedu. Ogélnie zaktada sie, ze w najsilniejszej fazie RLOF
tempo transferu masy (M) jest ograniczone przez termiczng skale czasowa gwiazdy masywne;j
z otoczkg promienista:

M = (Mo - Myg) / Tky
gdzie:
Ty - termiczna (Kelvin'a-Helmholtz'a) skala czasowa otoczki gwiazdowej (ang. stellar envelope),
Mo - masa poczatkowa gwiazdy,
Mg - Mmasa gwiazdy WR.

Dlatego tempo transferu masy moze by¢ najwieksze dla najbardziej masywnych i najjasniejszych
gwiazd, ktére majg krotkie termiczne skale czasowe. Wynikowe tempo transferu masy moze by¢
ekstremalnie wysokie. Podczas szybkiego transferu w przypadku A, B lub C moze osiggng¢ war-
to$¢ nawet 103 Mg/rok lub wiecej (Langer 2012). Aczkolwiek jest to duzy zakres wartosci (tylko
rzagd wielkosci jest pokazany na rysunku 4 dla wartosci M). Dlatego przy termicznej skali czasowej
rzedu 104 lat, transfer masy RLOF w uktadzie podwdjnym jest zdolny do prawie catkowitego usu-
niecia otoczki wodorowej gwiazdy masywnej, tworzac z niej gwiazde WR. Gdy RLOF konczy sie,
promien gwiazdy zmniejsza sie, pozostawiajac cienkg warstwe wodoru na powierzchni gwiazdy.

Fizyka i obserwowana fenomenologia fazy RLOF i wspdlnej otoczki moze by¢ bardzo skompli-
kowana i prawdopodobnie mogtaby zapetnic kilka artykutéw przegladowych. Gtéwne watpliwosci
dotyczg zakresu, z jakim ten transfer masy jest ,zachowawczy” (de Mink i inni 2007). Pod pojeciem
~zachowawczego transferu masy"” nalezy rozumiec transfer masy RLOF, ale bez znacznej utraty
masy z catego uktadu podwodjnego. Powigzanym problemem jest pytanie jak gwiazda zyskujgca
mase (tzw. akceptor, ang. gainer) zareaguje na przekazany moment pedu, ktéry moze doprowadzic¢
do rotacji z predkoscig krytyczng (de Mink i inni 2013) i dalszej ewolucji orbity. Tutaj najwazniejszym
dla nas sprawg jest skupienie sie na wyniku netto: duza ilo$¢ masy jest ,natychmiast” (wzgledem
nuklearnej skali czasowej) usuwana z jednej gwiazdy i jej wiekszos¢ (lub catos¢) jest akreowana
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Rysunek 16. llustracja przypadkéw A,B,C transferu masy RLOF w ukfadzie podwojnym (ang. case A, B, C).
Rysunek pokazuje ewolucyjne zmiany promienia gwiazdy (donor) My = 5 Mg w czasie (tutaj akceptorem jest
gwiazda M, = 2 M@). W zaleznosci od okresu orbitalnego P, donor wypetni swojg powierzchnie Roche'a w
ukfadzie podwojnym w réznym momencie ewolucjii wtedy rozpoczyna sie wyptyw(transfer) masy przez punkt L1.
Przypadek A transferu RLOF wystepuje w bardzo ciasnych uktadach podwdjnych (tutaj okres orbitalny: P < 1,5
dnia), gdy donor jest na ciggu gtownym (spala wodor w jgdrze). Przypadek B transferu RLOF ma miejsce w czasie
spalania wodoru otoczce donora (tutaj okres orbitalny: 1,5 < P < 87 dni). Przypadek C transferu RLOF dotyczy
spalania heluw jadrze donora (tutaj okres orbitalny: 87 < P <4300 dni). Materiat zrodtowy: Podsiadlowski (2010).
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przez drugg gwiazde. Pozbawienie otoczki sktadnika gtéwnego w uktadzie podwdjnym ma podobng
efektywnosc do rowniez ,natychmiastowego” usuniecia ~10 Mg w gigantycznej erupcji LBV (patrz
rozdziat 4.1). Faktycznie ich tempa utraty masy sg podejrzanie podobne na rysunku 4. Jest catkiem
prawdopodobne, ze niektére gigantyczne wybuchy LBV sg ekstremalnymi transferami masy RLOF
lub mergerami w uktadach podwdjnych (wiele obiektow LBV lub kandydatéw na LBV posiada tylko
jedng masywng otoczke wokdtgwiazdowa). Podsiadlowski i inni (2010) analizowali ekstremalne
przypadki, gdzie mieszanie sie Swiezego paliwa jadrowego z gtebszymi warstwami podczas zle-
wania sie dwoch gwiazd (tzw. merger) moze prowadzi¢ do eksplozyjnego spalania i odrzucenia
otoczki wodorowej (jest to reminiscencja idei eksplozyjnej ttumaczacej gigantyczne wybuchy LBV).

Jest kilka ograniczen obserwacyjnych na tempo utraty i transferu masy w uktadach podwdéjnych
w fazie RLOF. Poniewaz najbardziej aktywna faza jest bardzo krétka (~104 lat = mniej niz 1% czasu
ewolucji gwiazdy masywnej), uktady podwdjne znajdujgce sie w danej chwili na etapie silnej wy-
miany masy RLOF sg rzadkie (patrz de Mink i inni 2007) Najczesciej obserwujemy dtuzej trwajagce
transfery masy dla przypadku A, gdzie rowniez tempo transferu masy jest mniejsze. Jednym z le-
piej poznanych przyktadoéw uktadow z transferem masy w przypadku A jest uktad podwdjny RY
Scuti o okresie orbitalnym 11 dni. Sktada sig on z komponentéw o przyblizonych masach 8i30 Mg,
z gwiazdg zyskujgca mase otoczong przez nieprzezroczysty dysk (Grundstrom i inni 2007) i prze-
strzennie rozdzielong toroidalng mgtawice (Smith i inni 2011c).

Warto wspomniec o obiekcie z wiekszg separacjg orbitalng (prawdopodobnie przypadek C trans-
feru masy), czyli o stawnym z6tty hiperolbrzymie (YHG) HR 5171A, u ktérego ostatnio Chesneau
i inni (2014) odkryli transfer masy technikg interferometrii (szczego6ty na rysunku 18). System ten
daje wskazdéwke, ze niektore z6tte hiperolbrzymy (YHG) zamiast bycia efektem utraty masy podczas
ewolucji pojedynczego czerwonego nadolbrzyma (RSG), faktycznie mogg by¢ uktadami podwdj-
nymi o dtuzszych okresach orbitalnych, w ktérych transfer masy RLOF przerywa dalszg ewolucje
sktadnika gtéwnego w strone czerwong na diagramie H-R. Poniewaz towarzysz nie zostat odkryty
do czasu uzycia techniki interferometrycznej, to réwniez pokazuje, ze takie uktady podwdjne mogg
by¢ tatwo pominiete. Ciekawe, ze podobny przypadek pozagalaktycznego uktadu za¢mieniowego
z YSG zostat odkryty przez Prieto i inni (2008b) w galaktyce kartowatej Holmberg IX (satelita M81,
inne oznaczenie UGC 5336). Dlatego oprocz tych rzadkich przypadkdw, wiekszos¢ naszej empirycz-
nej wiedzy o RLOF pochodzi z obserwacji czesciej wystepujgcych uktadéw podwdjnych po fazie
RLOF, czyli systemoéw WR+OB. Jednak ich wynikowe modele zalezg od pewnej liczby zatozen.

RY Scuti
RY Scuti
®=0.25

Primary « Y b u
09.7 Ibpe Se;%”flaw '
& dlmun ¢ 30 Msun u
RLOF opaque accretion torus
Keck/NIRC2-AO Lp | 0.66 AU |
1

Rysunek 17. Zdjecie uktadu podwdjnego RY Scuti (teleskopy HST i Keck), w ktérym aktualnie obserwuije sie
transfer masy RLOF w przypadku A. Materiat zrédtowy: Smith iinni (2011c).
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Rysunek 18. Odkrycie towarzysza z6ttego hiperolbrzyma (YHG) HR 5171A na zdjeciach uzyskanych technika
interferometrii w zakresie podczerwonym (AA ~1,3 ym, 1,7 pm, 2,1 pm i 2,5 pm). Skrét ,mas” oznacza ,mili
arcsecond” (milisekunda tuku), gdyz rozdzielczos¢ tych zdje¢ wynosi nawet ponizej 0,001". Materiat zrédtowy:
Chesneau i inni (2014).
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5.3 Modele ewolucyjne uktadéw podwaojnych i synteza populacji

Idea, ze transfer masy RLOF w uktadzie podwdéjnym pozbawia otoczki wodorowej i prowadzi do po-
wstania gwiazd WR i nastepnie supernowych typu Ibc pochodzi z dawnych czaséw (polski astro-
nom B. Paczynhski rozwingt tg mysl okoto 1967 roku). Jak juz wspomniano we wstepie, poglad ten
zostat porzucony na rzecz wiatréow gwiazdowych rozpedzanych liniami widmowymi, ale obecnie
odzywa z powodu mniejszych wartosci tempa utraty masy i bardzo duzego procenta uktadéw po-
dwaojnych wsérdd gwiazd masywnych. Obecnie jest oczywistym, ze ztozonosc¢ transferu masy RLOF
i wielu jego zmiennych parametréw stanowi niedogodnos¢, ktorg nalezy uwzgledniac.

Uktady podwdjne przed i po fazie interakcji gwiazd w duzej mierze zachowujg sie jak gwiazdy
pojedyncze. Dlatego modele ewolucyjne uktadéw podwadjnych zawierajg wszystkie zatozenia i nie-
pewnosci, ktére sg zwigzane z gwiazdami pojedynczymi takie jak:

a. sposob traktowania konwekji,

b. zatozenia odnosnie,bezwtadnosci” konwekcji (ang. ,convective overshoot” - bgble gazu nie
zatrzymujg sie natychmiast w obszarze, gdzie przestajg by¢ spetniane kryteria matematycz-
ne na istnienie konwekgji, ale wskutek bezwtadnosci materii wylatujg nieco poza ten obszar),

C. znaczenie mieszania spowodowanego rotacjg,

d. dyfuzja momentu pedu,

e. ioczywiscie zjawisko utraty masy (Maeder & Maynet 2000, Woosley i inni 2002).

Opis ewolucji uktadéw podwdjnych wymaga wprowadzenia dodatkowych parametréw (Langer
2012). Catkowita masa tracona lub transferowana podczas RLOF, tempo transferu masy M, ilos¢
momentu pedu traconego / transferowanego i zalezno$¢ czasowa powyzszych wielkosci fizycz-
nych od czasu - to wszystko zalezy od nastepujgcych warunkéw poczatkowych:

poczatkowy stosunek masy donor/akceptor ,q",

poczatkowa masa donora,

poczatkowa separacja orbitalna,

ekscentrycznos$¢ orbity,

wzgledne tempa utraty masy dla obu gwiazd wskutek wiatrow gwiazdowych.

RARE N SR

Zwykle jest pomijany jeszcze bardziej ztozony opis uktaddéw podwdjnych. Policzenie siatki szcze-
gotowych modeli ewolucyjnych uktadédw podwdjnych, ktére uwzglednityby opisang powyzej prze-
strzeh parametrow oraz rotacje i mieszanie w gwiazdach, wymagatoby uzycia sporego procenta
mocy obliczeniowej komputeréw na catej Ziemi. Dlatego wspdtczesne modele ewolucyjne ukfa-
déw podwdéjnych i syntezy populacji gwiazdowych musza korzystac z zatozen upraszczajgcych
(Langer 2012). Synteza modeli populacji uktadéw podwdjnych pokazata, ze transfer masy RLOF
w sposéb naturalny jest uwzgledniony w wielu obserwowanych rozktadach statystycznych rodza-
jow gwiazd, jak rowniez we wzglednych stosunkach réznych rodzajéw supernowych (np. Dessart
i inni 2011, Sana i inni 2012, Yoon i inni 2010). Wczesniejsze badania doprowadzity do konkluzji do-
tyczgcej utamka oddziatujacych ze sobg uktadéw podwdjnych, ktéry bytby wymagany do zacho-
wania zgodnosci z danymi obserwacyjnymi. Jezeli ostatnie szacunki bardzo wysokiego procenta
uktadéw podwojnych sg poprawne, to wydaje sie nieuniknione, ze ewolucja w uktadach podwoj-
nych jest dominujgcym sposobem tworzenia obserwowanej populacji gwiazd WR i supernowych
Ibc (patrz rozdziaty 6.1 i 6.2).

Synteza populacji uktadéw podwdjnych moze w sposéb naturalny wyjasni¢ wiasciwosci staty-
styczne gwiazd masywnych takie, jak obserwowany stosunek liczby gwiazd WR do OB, wzgledne
liczby réznych typdéw supernowych, itp. Jednakze modele ewolucyjne pojedynczych gwiazd nie
powinny poprawnie tego opisac - przeciez pojedyncze gwiazdy masywne sg w mniejszosci. Chodzi
o to, ze uwzgledniajac wydajne mieszanie spowodowane rotacjg i zbyt silne wiatry gwiazdowe,
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modele gwiazd pojedynczych ,nasladujg” rezultaty, ktére w rzeczywistosci sg w duzym stopniu
zdominowane przez transfer RLOF w uktadach podwdjnych. Poprawnosc przyjetych zatozen fizycz-
nych w modelach ewolucyjnych pojedynczych gwiazd powinna zosta¢ zweryfikowana - wtgczajgc
w to, oprdcz przeszacowanego tempa utraty masy, podejscie do rotacji i konwekgji.

5.4 Niska metalicznos¢

Fizyka transferu masy RLOF jest rzagdzona przez grawitacyjne oddziatywanie dwoch gwiazd i jest
niewrazliwa na metaliczno$¢ (Z) transferowanej materii. Dlatego niezalezno$¢ od Z dla ekstremal-
nej utraty masy wymuszonej przez RLOF jest zasadniczo podobna do wiatréw rozpedzanych kon-
tinuum i wybuchoéw jasnych niebieskich gwiazd zmiennych LBV (Smith & Owocki 2006). Powinno
to mie¢ powazne konsekwencje dla populacji zaawansowanych ewolucyjnie gwiazd i supernowych
o matym Z. Aczkolwiek ten aspekt nie byt jeszcze gtebiej analizowany w literaturze astronomiczne;j.

Z danych obserwacyjnych wynika zalezno$¢ od metalicznosci wartosci takich jak stosunek licz-
by gwiazd WC/WN (Massey 2003) oraz wzgledny stosunek supernowych typu Ibc do Il (np. Prieto
i inni 2008a). Jednak powinnismy by¢ ostrozni, gdyz nawet RLOF w uktadach podwojnych moze by¢
w jakis sposob zalezny od metalicznosci, poniewaz metaliczno$¢ wptywa na nieprzezroczystosc
w otoczce gwiazdowej i skutkiem tego na promien gwiazdy. Przy mniejszej nieprzezroczystosci,
gwiazdy o niskim Z sg bardziej zwarte (Heger i inni 2003, Maeder & Meynet 2000). Poczatek trans-
feru RLOF gtéwnie zalezy od promienia gwiazdy - donora. Dlatego populacja gwiazd o matej me-
talicznosci Z srednio moze by¢ mniej dotknieta przez RLOF niz populacja gwiazd o metalicznosci
stonecznej (Z = Zg). Mozna tatwo sie pomyli¢ i przypisac takg obserwowang zalezno$¢ od Z w ca-
tosci dla wiatrow rozpedzanych liniami widmowymi. Dlatego zalezno$¢ (lub niezaleznos¢) od Z dla
transferu RLOF zastuguje na dodatkowe badania. Oczywiscie ekstrapolacja RLOF na mate wartosci
Z réwniez wymaga szczegotowej wiedzy na temat fizyki powstawania uktadéw podwdéjnych i roz-
ktadu koncowych okreséw orbitalnych jako funkcji Z - co nie jest tatwe do uzyskania, ale moze by¢
catkiem wazne. Bedzie to miato silny wptyw na inne kwestie w astrofizyce, z ktérych najbardziej
oczywistg sg progenitory wybuchéw promieniowania gamma (GRB).

Tym nie mniej, nawet jezeli przyjmiemy catkowity brak zaleznosci od Z dla RLOF, to obserwo-
wane relacje Z dla stosunkéw liczby gwiazd WC/WN i supernowych Ibc/Il nie przeczg dominujgce
roli RLOF w uktadach podwdjnych. Wazne dla interpretacji podtypéw gwiazd WR i progenitorow
supernowych jest to, ze nawet jezeli gwiazda zostanie pozbawiona otoczki przez RLOF, to dalsza
ewolucja od gwiazdy WN do WC (i typow supernowych od Ilb do Ib i Ic) jest nadal gtéwnie okre-
$lona przez zalezno$¢ Z w wiatrach rozpedzanych liniami widmowymi. Ten temat bedzie dysku-
towany w nastepnym rozdziale.

Koniec czesci 2

DODATEK:
Zaawansowane ewolucyjnie masywne gwiazdy Il: gorace typy widmowe (rozdziat 4)

»  WR: (ang. Wolf-Rayet star) - gwiazda Wolfa-Rayeta. Masywne gwiazdy spalajgce hel z bardzo
silnymi liniami emisyjnymi helu w widmach, generowanych przez bardzo silne wiatry gwiaz-
dowe. WN (WR z liniami emisyjnymi N) i WC (WR z liniami emisyjnymi C) sg odstonietymi ja-
drami helowymi gwiazd masywnych, ktére zostaty pozbawione swoich otoczek wodorowych
w wyniku utraty masy. Przyktady: y2 Vel, EZ CMa.

» LBV:(ang. Luminous Blue Variable) - jasna niebieska gwiazda zmienna. Grupa zaawansowa-
nych ewolucyjnie gwiazd, ktére wykazujg wybuchowg / erupcyjng utrate masy lub nieregularng
zmiennos¢. Jest to potgczenie réznych podtypow gwiazd, obejmujgcych gigantyczne wybuchy
(zmienne typu n Car), zmienne typu S Doradus, zmienne typu a Cygni, gwiazdy P Cygni, gwiaz-
dy zmienne Hubble-Sandage’a, etc. Wiekszo$¢ z nich posiada silne wiatry gwiazdowe i silne
linie emisyjne w widmach. Kandydatami LBV sg gwiazdy, ktore posiadajg podobne widma jak
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LBV lub/i otoczki pytowe. U kandydantéw na LBV jeszcze nie zaobserwowano zmiennosci typu
LBV. Przyktady: n Car, P Cygni, AG Car, S Dor, HR Car.

» BSG: (ang. Blue SuperGiant) - niebieski nadolbrzym. Masywne gwiazdy o typach widmowych
B w fazie ewolucyjnej post-MS. Nie jest dobrze rozumiana wzgledna liczba niebieskich nadol-
brzyméw na diagramach H-R wypetnionych obserwacyjnymi danymi gwiazdowych populacji.
Przyktady: Sk -69 202, Sher 25.

» Be/B[e]: (ang. Be and B[e] stars) - gwiazdy typu Be i B[e]. Gwiazdy typu widmowego B z sil-
nymi i zwykle zmiennymi w czasie liniami emisyjnymi. Czesto pokazujg dowody na istnienie
struktur podobnych do dyskéw w osrodku wokoétgwiazdowym (CSM). Gwiazdy Be szybko sie
obracajg. Ich predkos¢ rotacji mogta sie zwiekszy¢ w wyniku wzrostu momentu pedu spowo-
dowanego akrecjg masy w uktadzie podwdéjnym. Gwiazdy B[e] wykazujg silne wzbronione linie
emisyjne i nadwyzke promieniowania w podczerwieni, pochodzacg od pytu, ktére ttumaczy sie
powstaniem wokoétgwiazdowego dysku lub torusa. Niektore z tych gwiazd sg zaawansowanymi
ewolucyjnie nadolbrzymami o duzej jasnosci podobnymi do zmiennych typu LBV. Przyktady:
y Cas (typ Be), R4 w Matym Obtoku Magellana (typ B[e]).
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AKTYWNOSC StONECZNA

* Giéwne indeksy aktywnosci stonecznej na pazdziernik 2014
Srednie miesieczne: R =91,74, F = 8,15, CV = 73,55
Szacunkowa $rednia miesieczna powierzchnia plam wyniosta: S = 1495,50 [p.p.s - MH.].

R F CV R F Ccv R F CcVv
1 145 9 120 11 44 8 45 21 85 10 95
2 117 10 90 12 34 6 30 22 97 - 113
3 127 9 71 13 55 7 40 23 126 8 123
4 109 9 68 14 72 7 46 24 122 8 94
5 105 8 53 15 80 8 52 25 119 - 105
6 89 9 51 16 64 - 31 26 129 8 107
7 82 7 60 17 68 - 49 27 106 9 92
8 86 - 65 18 73 11 97 28 98 8 97
9 74 7 48 19 93 9 93 29 96 7 96
10 58 7 37 20 95 7 110 30 109 7 59
31 87 9 43
* Gtéwne indeksy aktywnosci stonecznej na listopad 2014
Srednie miesieczne: : R = 95,67, F = 7,60, CV = 94,20
Szacunkowa srednia miesieczna powierzchnia plam wyniosta: S = 804,75[p.p.s - MH.].
R F CcVv R F Ccv R F CcVv
1 92 9 46 11 75 9 65 21 52 - 100
2 89 7 60 12 91 - 81 22 71 - 99
3 116 8 62 13 104 - 95 23 68 9 109
4 125 7 77 14 99 - 89 24 90 7 161
5 132 5 101 15 105 - 108 25 71 - 158
6 115 9 65 16 110 - 97 26 94 - 87
7 83 - 67 17 83 - 97 27 134 - 119
8 93 8 55 18 82 - 67 28 133 3 153
9 63 9 62 19 69 - 70 29 148 8 179
10 62 9 50 20 80 - 86 30 141 7 161
* Giéwne indeksy aktywnosci stonecznej na grudzien 2014
Srednie miesieczne: : R=113,0, F=8,13, CV = 117,32
Szacunkowa $rednia miesieczna powierzchnia plam wyniosta: : S = 1116,56 [p.p.s - MH.].
R F CV R F Ccv R F CVv
1 131 - 181 11 101 - 17 21 135 10 165
2 129 6 125 12 132 10 141 22 122 - 157
3 120 - 106 13 147 12 126 23 110 - 143
4 83 5 86 14 152 9 136 24 89 - 97
5 71 - 77 15 161 - 153 25 92 10 82
6 75 - 67 16 162 - 186 26 100 7 70
7 58 - 88 17 161 - 177 27 103 - 79
8 81 - 113 18 140 - 155 28 111 9 78
9 70 5 71 19 138 - 157 29 101 6 80
10 83 7 88 20 141 9 153 30 110 6 89
31 94 11 94

R - liczba Wolfa F - liczba nasilenia pochodni fotosferycznych CV - wartos¢ klasyfikacyjna
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Wartosci CV
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Pochodnie fotosferyczne
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Dane dotyczgce powstatych grup stonecznych

L P S B P S
237 -1 238 20IX-2X 50 282 15 298 13-16XI 2
238 -15 249 20IX-1X 15 283 -13 224 14 -26 Xl 27
240 14 263 25IX-1X 28 284 -8 275 15-20XI 5
241 7 210 291X-5X 9 285 -12 208 16 -21XI 5
242 10 172 251X-5X 13 286 10 209 16-18XI 3
243 -5 143 281IX-9X 6 287 -14 166 19 XI-1Xll 16
244 -10 142 291X-5X 2 288 -20 222 22 -24 Xl 8
245 10 200 30IX-1X 3 289 -17 129 23 XI-4Xl 9
246 -10 160 30IX-8X 8 290 2 165 24 XI-2 X1 2
247 15 92 2-7X 3 291 -16 150 24 -29 Xl 3
248 -13 122 3-11X 7 292 18 11 24 XI-6 Xl 5
249 -17 81 3-10X 3 293 7 91 26 XI-4 Xl 13
250 -14 61 6-10X 4 294 -17 88 26 XI-7 Xl 18
251 -21 19 8-19X 3 295 -21 94 27 - 29Xl 1
252 -10 321 11-24X 5 296 12 152 28 X1 -2 Xl 1
253 16 26 13-15X 2 297 10 171 29 XI - 30Xl 3
254 -12 308 13-15X 4 298 -16 110 30 XI-5Xl 8
255 22 343 14-15X 3 299 -17 45 30XI-1XI 1
256 23 300 15-16X 2 300 -4 3 2-14Xi1 12
257 -14 249 17-30X 61 301 -5 329 5-5Xl 1
258 4 285 16-26X 14 302 -24 21 6-7Xl 3
259 -1 305 19-20X 1 303 9 295 8-15Xll 11
260 -13 204 20-31X 3 304 -15 318 8-17Xll 30
261 10 183 22 X-3Xl 8 305 -10 268 8-20Xl 7
262 -13 165 24-30X 7 306 2 322 8-17Xl 15
263 -4 160 24 X-1Xl 3 307 -14 250 10-19 Xl 7
264 -14 195 28 -30X 3 308 -17 246 11 -22XI 4
265 15 134 30X-6XI 11 309 12 253 13-19X1
266 -14 100 30X-9Xl 7 310 12 219 13-21XlI 5
267 6 85 30X-9Xl 7 311 -10 215 13-24Xl 24
268 -18 127 31 X-6XI 3 312 -20 238 14 -23 Xl 35
269 5 72 1-8XI 5 313 -8 280 16-16 Xl
270 1 80 2-6XI 2 314 -5 160 19-24 Xl 8
271 -7 161 3-5Xl 3 315 3 130 21 -24Xl 2
272 -14 38 4-6XI 2 316 19 110 21 X1 -7? (2)
273 12 11 4-16XI 19 317 -25 100 21 - 28Xl 4
274 -13 14 4-8XI 2 318 -12 161 22 -30Xll 10
275 -18 15 4-6XI 1 319 -19 81 23X -7? 9)
276 1 79 7-7X 1 320 -6 160 25-27Xll 1
277 -1 321 8-15XI 1 321 8 142 25-30Xll 1
278 -13 303 9-20XI 14 322 -16 49 26 XI1-7? (8)
279 6 301 10-13XI 2 323 -21 25 28 XII -7 (7)
280 5 5 12-16 Xl 3 324 6 85 28 - 28 Xl 1
281 -15 265 12-17 Xl 6 325 -8 2 31XI-7? (17)
326 -23 41 31 XI-7? (5)

Nr - roczny numer grupy B - Srednia szerokos¢ heliograficzna L - Srednia dtugosc heliograficzna P - okres widocznosci grupy
? - brak catego okresu widocznosci grupy S - maksymalna liczba zaobserwowanych plam w danej grupie

Dane obserwacyjne i Komunikaty nr 10-12/2014 opracowali: Piotr Urbanski, Zbigniew Ziétkowski, Grzegorz Datek.

Obserwatorzy: G. Araujo (Hiszpania), H. Barnes (Nowa Zelandia), R. Battaiola (Wtochy), M. Biesiada, A. Chrapek, G. Datek,
A. Derdzikowski, J. Derdzikowska, M. Leventhal (Australia), P. Madalinski, G. Morales (Boliwia), P. Musialski, G-Lutz Schott
(Niemcy), M. Sidor, M. Suzuki (Japonia), P. Urbanski, Z. Ziétkowski .
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Wykres Motyla dla XXIV Cyklu wg. obserwacji TOS
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Podsumowanie IV kwartatu 2014 roku pod wzgledem

aktywnosci stonecznej

Aktywnos¢ stoneczna w ostatnim kwartale 2014 roku
utrzymata sie na dotychczasowym, dos$¢ wysokim po-
ziomie. Wydaje sie, ze drugie maksimum aktywnosci
XXIV Cyklu ulegnie niewielkiemu przedtuzeniu i pod-
czas pierwszego kwartatu 2015 roku nie nalezy spo-
dziewac sie zauwazalnego spadku aktywnosci. Opinie
takg mozna sformutowac przede wszystkim w oparciu
0 Komunikat TOS 12/2014.

W grudniu odnotowano wysokg aktywnos¢ w za-
kresie wszystkich indeksoéw, a wartos¢ indeksu CV
osiggneta drugg wysokos¢ podczas obecnego cyklu.
Oznacza to, iz na Stoncu pojawito sie duzo zaawan-
sowanych typoéw grup, wykazujacych znaczng ,zy-
wotnosc”. Istnienie rozlegtych aktywnych obszaréw
w fotosferze, gdzie wystepuje silne pole magnetyczne,

moze by¢ przez jeszcze dtugi czas zrédtem kolejnych
duzych grup plam.

Ponadto, zgodnie z oczekiwaniami, drugie mak-
simum cyklu wyraznie dominuje nad pierwszym,
co widac¢ niemal na kazdym z zatgczonych wykreséw.
Obecny poziom aktywnosci z pewnoscig daleki jest
od imponujgcego maksimum poprzedniego cyklu, jed-
nakze Stonce prezentuje stabilng aktywnosc.

Ta stabilnosc i efektowne grupy plam to niewatpli-
wa zacheta do wziecia udziatu w naszym stonecznym
konkursie...

B Adam Derdzikowski



Stoneczny konkurs

Towarzystwa Obserwatoréw Stonca

im. Wactawa Szymanskiego
Ogtoszenie konkursowe

Redakcja Proximy we wspotpracy z Towarzystwem Obserwatorow Storica im. Wactawa Szymanskiego ogtasza
konkurs dla obserwatoréw Gwiazdy Dziennej. Prace konkursowe (szkice i fotografie) mozna zgtasza¢ do konca
2015 roku, a kazdy kolejny numer biuletynu w biezacym roku bedzie oznaczat kolejny etap, podczas ktérego bedag
przyznawane punkty od kazdego z oceniajgcych oraz beda wytaniani etapowi zwyciezcy.

Wszystkie wyrdzniajace sie prace, w tym prace trzech najlepszych na danym etapie autorow beda publikowane
w naszym biuletynie oraz na tamach ,Wspotpracy Obserwatoréw Storica”. Zdobyte przez wszystkie etapy punkty beda
sumowane po ostatnim z nich i na podstawie ich ilosci bedzie wytoniony zwyciezca naszego konkursu. Ogtoszenie
wynikéw nastapi w Proximie nr 1/2016, beda one takze opublikowane na stronie internetowej TOS.

Poniewaz ciezko poréwnywac rézne techniki i rézne podejscia do tematu, postanowiliSmy wyodrebni¢ dwie kategorie
konkursowe:

Kategoria 1: szkic tarczy lub fragmentu tarczy stonecznej,
Kategoria 2: fotografia tarczy lub fragmentu tarczy stoneczne;j.

Zgtaszajgc prace konkursowe nalezy podac nastepujace dane:

imie i nazwisko (lub nick) autora,

sprzet uzyty do obserwacji (teleskop, filtry, okulary, kamery, soczewki barlowa itd.),
programy wykorzystane do obrébki, badz technike, w ktérej zostata wykonana grafika,
moment wykonania zdjecia lub szkicu (data RRRR-MM-DD i godzina w UT),

warunki pogodowe (wystarczy krétki opis np. seeing dobry, bezwietrznie, stopien i rodzaj
zachmurzenia).

Mile widziane beda dodatkowe informacje w postaci analizy lub opisu uwiecznionych obiektéw, czyli na przyktad
w przypadku sfotografowania grupy plam, dokonanie klasyfikacji danej grupy zgodnie z klasyfikacja Mclntosha,
a w przypadku catej tarczy stonecznej — wyznaczenie liczby Wolfa lub innych indekséw, badz sklasyfikowanie
protuberancji uwiecznionych za pomoca teleskopu z odpowiednim filtrem itp. W tym aspekcie naszego konkursu
autorom prac zostawiamy wolng reke i miejsce na inwencje tworcza. Poniewaz obserwator nieba powinien wiedziec,
€O uwiecznia, a swoja pasje uprawia¢ swiadomie, doktadne opisy i klasyfikacje, badZz wyznaczanie aktywnosci
na podstawie zgtoszonej obserwacji, bedzie traktowane jako czynnik mogacy mie¢ wptyw na ocene zgtoszonej pracy.
Ten dodatkowy aspekt pozwoli by¢ moze na wyrdéwnanie szans wynikajacych z faktu, iz wielu obserwatoréw stonca
dysponuje diametralnie réznym jakosciowo sprzetem.

Dla najlepiej szkicujgcych i najlepiej fotografujacych uczestnikdw konkursu przewidziano nagrody. Bedzie
to z pewnoscia element motywujacy do uczestniczenia w konkursie, jednakze najwazniejsza jego trescig bedzie
niewatpliwie zabawa i rywalizacja, praca nad wtasnym warsztatem obserwatorskim, poznawanie technik szkicowania
oraz fotografowania, a takze sledzenie naszej Gwiazdy Dziennej i zjawisk zachodzacych na jej powierzchni w czasie
biezacego, XXIV Cyklu aktywnosci. Na koniec naszego konkursu opublikowane zostana wszystkie przystane prace
w specjalnej galerii.

Prace konkursowe nalezy wysyta¢ na adres: proxima@astronomica.pl,
tytut wiadomosci powinien zawiera¢ informacje: ,,Konkurs TOS - imie i nazwisko lub nick”.

Zapraszamy do zabawy!




Stoneczny konkurs Towarzystwa Obserwatordéw Stonca im. Wactawa Szymanskiego.

Regulamin konkursu

Redakcja ,Proximy” we wspotpracy z Towarzystwem Obserwatoréw Storca im. Wactawa Szymanskiego pro-
wadzi konkurs dla obserwatoréw Gwiazdy Dziennej. Ocene prac prowadzi¢ bedzie jury w sktadzie: Krzysztof
Kida (redaktor naczelny biuletynu Proxima), Marian Legutko (Proxima), Adam Derdzikowski (Proxima, TOS)
oraz Piotr Urbanski (TOS).

Prace zgtaszane do konkursu (szkic lub fotografie Storica) mozna wysytac¢ do korica miesigca poprzedzajacego
miesigc, w ktérym nastgpi wydanie kazdego kolejnego numeru biuletynu ,,Proxima”, ktory bedzie zawierat
wyniki danego etapu, a takze klasyfikacje generalng uczestnikdéw biorgcych udziat w konkursie po wszyst-
kich dotychczasowych etapach.

Konkurs bedzie trwat od 1 lutego do 31 grudnia 2015 roku, zatem bedzie sktadat sie z 4 etapow. Czgstkowe
wyniki konkursu beda publikowane w kolejnych wydaniach biuletynu. Wyniki koncowe zostang ogtoszone
w styczniu 2016 roku na tamach ,Proximy”, ,Wspo6tpracy Obserwatoréw Stonca” oraz na stronie interneto-
wej Towarzystwa Obserwatoréw Stonca.

Kazdy uczestnik moze przystapi¢ do konkursu w dowolnym momencie jego trwania. Brak nadestanej pracy
na jeden z etapdw nie oznacza dyskwalifikacji obserwatora w konkursie. Jego wyniki uzyskane w poprzed-
nich oraz w nastepnych etapach bedg liczyty sie w klasyfikacji koncowe;j.

Konkurs jest prowadzony odrebnie dla szkicow i fotografii Stonca, ze wzgledu na nieporéwnywalnos¢ technik
stosowanych do tworzenia tych dwoch typdéw prac. Na kazdy etap konkursu mozna przestac jedno zdjecie
lub szkic. W przypadku fotografii dopuszczalna jest praca stworzona technikg mozaiki. Kazdy uczestnik moze
bra¢ udziat w konkursie tylko i wytgcznie w jednej z wybranych dziedzin (szkic lub fotografia).

Prace bedg oceniane zaréwno pod katem waloréw estetycznych, jak i obserwacyjnych. W celu umozliwienia
wiasciwej oceny wartosci prac wymagane sg nastepujace informacje:

v imie i nazwisko (lub nick) autora,

sprzet uzyty do obserwacji (teleskop, filtry, okulary, kamery, soczewki barlowa itd.),

programy wykorzystane do obrobki, bgdz technike, w ktérej zostata wykonana grafika,

moment wykonania zdjecia lub szkicu (data RRRR-MM-DD i godzina w UT),

warunki pogodowe (wystarczy krétki opis np. seeing dobry, bezwietrznie, stopien i rodzaj

zachmurzenia).
Powyzsze dane mogg by¢ integralng czescig szkicu lub fotografii, pod warunkiem zachowania ich czytelnosci,
mogga by¢ réwniez przestane w odrebnym pliku, opisanym danymi uczestnika konkursu.

Elementem pracy konkursowej moga by¢ wszelkie dodatkowe informacje na temat zawartosci pracy i zjawisk
naszkicowanych lub sfotografowanych wynikajgce z analizy obserwatora tj. wyznaczenie aktywnosci stonecz-
nej w wybranych indeksach, sklasyfikowanie plam, protuberancji lub pochodni uwiecznionych na zdjeciach
i szkicach itd. Moga by¢ to takze opisy dotyczace innych aspektéow zwigzanych z obserwacjg lub wykonang
praca. Powyzsze informacje mogg by¢ integralng czescig szkicu lub fotografii, pod warunkiem zachowania
ich czytelnosci, moga by¢ rowniez przestane w odrebnym pliku opisanym danymi uczestnika konkursu.

Prace majg dotyczy¢ zjawisk obserwowanych na Storicu w czasie trwania konkursu. Nie mozna przysytac prac
archiwalnych. Na kazdy etap mozna przysytac prace z dowolnego okresu, w czasie ktérego trwat konkurs.

W celu wytonienia zwyciezcy kazdy z cztonkdw jury dokonuje wyboru trzech najlepszych prac w zakresie szki-
cu oraz trzech prac w zakresie fotografii, przyznajac im kolejno 3, 2, 1 punkty. Koncowy wynik etapu to suma
wszystkich punktéow uzyskanych przez poszczegdlnych autoréw prac u wszystkich cztonkéw jury. W razie
identycznej sumy punktéw uzyskanych w klasyfikacji generalnej na koniec konkursu, decyzja o wytonieniu
zwyciezcy nastapi w wyniku konsultacji miedzy cztonkami komisji konkursowe;.

. Najlepsze prace z kazdego etapu bedg publikowane na tamach ,,Proximy” w artykule podsumowujgcym dany
etap konkursu. Po ogtoszeniu wynikéw koncowych, wszystkie prace nadestane na konkurs wraz danymi au-
toréw oraz zatgczonymi do nich opisami, zostang opublikowane w specjalnej galerii.




AKTYWNOSC StONECZNA

Liczba Wolfa (R) oraz Classification Values (CV)
jako podstawowe indeksy aktywnosci stoneczne;

celu zmotywowania czytelnikow do wziecia udziatu w stonecznym konkursie Towarzystwa Obserwatorow

Storica, ktéry bedzie trwat na tamach Proximy przez cafy 2015 rok, postanowilismy uzupetni¢ zauwazalny brak
w dotychczasowych publikacjach naszego biuletynu - tj. opis dwdch podstawowych indekséw aktywnosci, stosowanych
zaréwno przez TOS, jak przez inne organizacje zrzeszajgce obserwatoréw Storica. Opisy obydwu metod mozna tatwo
znaleZc w internecie, jednakze nie wypada, by w przededniu rozpoczecia konkursu, gdy uzywanie powyzszych indekséw
moze wptynqc na rywalizacje i ostateczne wyniki, zabrakto ich na famach Proximy. W celu utatwienia naszym czytelnikom
opanowania indeksu CV dotqgczamy takze informacje na temat klasyfikacji Mcintosha, na ktérej CV sie opiera.

Mamy wiec tu dwa najpopularniejsze indeksy aktyw- Dla przyktadu: klasyfikacja duzej, dwubiegunowej,
nosci stonecznej: najstarszy (czyli Liczbe Wolfa), stoso- skomplikowanej grupy o dtugosci 12 stopni, z syme-
wany od 1849 roku, oraz najmtodszy (CV), stworzony  tryczng najwiekszg plamg o srednicy do 2,5 stopnia,
przez Maldego w 1980 roku. Pomijajac wszelkie mozli- oraz z otwartym uktadem plam w grupie (bez plam

we zalety obydwu indekséw, warto przede wszystkim miedzy obszarami biegunowymi) to Eso. Do nazwy tej
wspomnie¢ o ich stabosciach. Kazdy z nich obarczony dopisuje sie zwyczajowo ilo$¢ stwierdzonych w grupie
jest bowiem pewnymiwadami, na ktére warto zwrécic plam, wiec koncowy zapis naszej klasyfikacji wyglada
uwage w kontekscie prowadzenia obserwacji stohca przyktadowo tak: Eso25.
zawierajacych analize jego aktywnosci.

Wysokos$¢ Liczby Wolfa zalezy przede wszystkim E S 025
od ilosci grup iilosci plam, natomiast nie uwzglednia

ona stopnia ich zaawansowania ewolucyjnego, rozmia- Pierwsza litera (X):

réw i obecnosci potcieni. Stad dochodzi czasem do sy- A: Mata pojedyncza plama. Jest to albo poczatkowa
tuacji kuriozalnych - jedna rozbudowana grupa plam, albo koricowa faza ewolucji grupy plam.
zajmujgca czesto ogromny obszar fotosfery, daje nam B: Dwubiegunowa grupa plam bez péicieni.
mniejszg liczbe Wolfa, niz cztery izolowane grupy typu C: Dwubiegunowa grupa plam, z ktérych jedna
Axx, ledwo zauwazalne przy przecietnej widocznosci. ma polcien.

Liczbe Wolfa stosuje sie nadal, mimo tej dosc¢ istotne; D: Dwubiegunowa grupa plam, ktéra rozciaga sie

wady, gdyz pozwala ona na ustalanie poziomu stonecz-

nej aktywnosci poréwnywalnego do wynikow uzyska-

nych w ubiegtych dziesiecioleciach, czy nawet wiekach. E:
Sposoéb liczenia Liczby Wolfa (R) jest prosty. Liczbe

obszaréw aktywnych (g - grupy) mnozymy x 10,

a do uzyskanej w ten sposéb liczby dodajemy wszyst- F:

kie zaobserwowane plamy (p). Pamictac nalezy tylko, na wiecej niz 15 stopni dtugosci heliograficzne;j.

iz wszystkie cienie w obrebie jednego pétcienia liczy- Plamy skrajne posiadaja pétcienie.

my jako odrebne plamy. Dla utatwienia uzyjemy wzoru H: Jednobiegunowa grupa plam z pétcieniem.

pozbawionego dodatkowego wspotczynnika k, ktéry

wprowadzany jest czasem, by uzyskiwa¢ wynik porow-

na mniej niz 10 stopni dtugosci heliograficznej.
Plamy skrajne posiadajg pétcienie.
Dwubiegunowa grupa plam, rozciggajaca sie
na 10-15 stopni dtugosci heliograficznej. Plamy
skrajne posiadajg pofcienie.

Dwubiegunowa grupa plam, rozciggajaca sie

nywalny dla lunet o roznej $rednicy apertury. Druga litera (Y):
x: Brak pétcieni.
R = 109+p r:  Pofcien jest szczatkowy, niekompletny, do$¢
jasny — otacza tylko najwigkszg plame.
Drugi z poruszanych indekséw, Classification Values, a: Maty, asymetryczny pétcien dookota

wykorzystuje do ustalania aktywnosci stonecznej kla- najwiekszej z plam.
syfikacje grup Mcintosha. Klasyfikacja danej grupy st Maty, symetryczny poétcien. Najwieksza plama
opiera sie o przeanalizowanie jej morfologii i oznacze- ma dobrze wyksztaicony, kotowy Iub eliptyczny
nie jej wg trzyliterowego klucza, w ktérym pierwsza li- potcien. Srednica poétcienia nie przekracza 2,5
tere zapisuje sie jako duzg, a nastepne dwie jako mate. stopnia w kierunku réwnoleznikowym.

www.astronomica.pl/proxima.html 57



k: Duzy, niesymetryczny pétcien, o wtasnosciach ta-
kich jak w klasie a. Srednica péfcienia przekracza
2,5 stopnia w kierunku rownoleznikowym.

h: Duzy, symetryczny pétcien o wtasnosciach takich
jak w klasie s. Srednica péfcienia przekracza 2,5
stopnia w kierunku rownoleznikowym.

Trzecia litera (2):

x: Dla grup unipolarnych (klasy A i H) niedefiniowalny.

o: Otwarta. Brak plam miedzy plamg prowadzaca,
a postepujaca, badz wystepuja one w bliskim sg-
siedztwie ww. plam, ewentualnie sa to bardzo
mate, lub pojedyncze plamy.

i Posrednia. Istniejg liczne plamy pomiedzy plamag
prowadzgca a plama postepujaca. Plamy we-
wnetrzne nie majg poéfcieni.

c: Zwarta. Istniejg liczne, dobrze wyksztatcone
plamy pomiedzy plama prowadzgca a plama po-
stepujaca. Co najmniej jedna z nich posiada pot-
cien. Moze zdarzy¢ sie tak, ze cata grupa plam
ma jeden duzy wspodlny potcien.

Wszystkim mozliwym grupom, jakie mozna skla-
syfikowac za pomocg tego narzedzia, przypisane zo-
staty w klasyfikacji Maldego wartosci od 1 do 60.
Najmniejszg wartos¢ reprezentujg grupy Axx, nato-
miast najwiekszg wartos¢ Malde przypisat grupie Fhc.
Wartos¢ indeksu CV to suma wartosci wszystkich grup
zaobserwowanych na tarczy Stonica. Dla przyktadu, jesl
na Stoncu podczas obserwacji stwierdzimy wystepo-
wanie dwoch grup Axx, grupy Bxi, grupy Dsc oraz Esi,
to wartos¢ CV stwierdzona podczas naszej obserwagji
wyniesie: CV = 68.

Wadg indeksu CV jest to, iz klasyfikacja McIntosha
jest nieco niekompletna. Czasami na Stoncu pojawiaja
sie grupy trudne do jednoznacznej klasyfikacji, co po-
woduje rozbieznosci w klasyfikacji u poszczegdlnych
obserwatordw. Rozbieznosci te jednak, co trzeba przy-
zna¢, nie powodujg raczej wiekszych réznic w uzyska-
nych wartosciach liczbowych. Czesto wieksze znaczenie
ma tutaj btgd obserwatora w klasyfikacji grup, badz
np. zarejestrowanie watpliwego potcienia wokot jed-
nego z biegundw grupy, ewentualnie nieprawidtowe
zmierzenia dtugosci danego obszaru aktywnego.

Indeks CV nalezy uznac¢ za niewatpliwie najlep-
szy, jaki do tej pory stworzono, a na pewno bardziej
precyzyjny niz Liczba Wolfa. Ze wzgleddw, o ktorych
wspomniatem, Liczbe Wolfa nadal sie wyznacza, mimo
faktu, iz aktywnos$¢ stoneczng mozna zmierzy¢ obecnie
na wiele réznych sposéb. A oto jak wygladajg wartosci
poszczegdlnych grup (tabela po prawej stronie).

Na koniec warto przypomnie¢, iz nasz konkurs pro-
mowat bedzie obserwatorow, ktoérzy oprécz wykonania
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 VALUES given for McINTOSH CLASSIFICATION SYSTEM

A/ B(C|D| E|F|H

1 2 5 13 14 15 4
Axx Bxo Cro Dro Ero Fro Hrx

3 6 16 17 18 7
Bxi Cri Dri Eri Fri Hax

8 19 | 20 § 21 | 1D

Cao | Dao Eao Fao Hsx

9 22 23 24 37
Cai Dai Eai Fai Hkx

11 25 26 27 40
Cso Dso Eso Fso Hhx

12 28 29 30
Csi Dsi Esi Fsi
38 31 32 33
Cko Dac Eac Fac

39 34 35 36
Cki Dsc Esc Fsc
41 43 44 45
Cho Dko Eko Fko

42 46 47 48
Chi | Dki | Eki | Fki

49 | 50 | 51
Dho | Eho | Fho
52 | 83 | hq
Dhi Ehi Fhi
Zrédto: 55 56 57
http://www. Dkc Ekc Fke
cv-helios.net/ 58 59 60

zmci_tab.html

Dhc Ehc Fhc

szkicu lub zdjecia, beda potrafili okresli¢ aktywnos¢ sto-
neczng na podstawie witasnej pracy, bagdz beda opisy-
wac za pomoca klasyfikacji Mcintosha sfotografowane
lub naszkicowane grupy plam. W razie zblizonych ja-
kosciowo szkicéw i zdje¢, decydujace znaczenie mogag
mie¢ wtasnie klasyfikowanie grup lub ustalanie aktyw-
nosci stonecznej w wybranym przez siebie indeksie
lub obydwu. Mamy nadzieje, ze nasza zabawa, oprécz
pewnej dozy rywalizacji oraz okazji do pochwalenia sie
swoimi umiejetnosciami, pozwoli czytelnikom Proximy
na lepsze zrozumienie zachodzacych na Stoncu pro-
cesow i zjawisk, ktére czesto sg fotografowane przez
amatoréw astronomii, ale rzadko sg obiektem nieco
gtebszej analizy.

B Adam Derdzikowski



Przyktadowa klasyfikacja grup wg indeksu CV na Stoncu w dniu 1 wrzesnia 2014 r.
Fot. Didier Favre, klasyfikacja: Adam Derdzikowski

1er septembre 2014 - 10h43 TU -Zidler Faov«
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Przyktadowa klasyfikacja grup wg indeksu CV na Storicu w dniu 3 stycznia 2015r.
Fot. Erio Inglante Rossi, klasyfikacja: Adam Derdzikowski

3 gennaio 2015 - 11h04 TU

Grio Inglante Rassi

60 Proxima - styczen 2015



GALERIA
=

J g A
J"\' P \
A - "i '
r‘t’.,“ "4 t‘!,
& i1
B = 2
Py A
K
- "1 »
b *-:‘ : o)
i “ " ”
r L
by '_ J)_ i }:h\
. ’ e
M‘ \‘
N a N -

withyg
~
-
b .
<
\

Grupa plam AR2192 z pazdziernika 2014 r.,
ktora okazata sie najwiekszym aktywnym
rejonem na stoncu od dziesiecioleci

i byta widoczna nawet gotym okiem
RenimS, www.astrofotomakro.pl
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Obiekt: Grupa AR 2192 widziana w pasmie
Autor: RenimS, www.astrofotomakro.pl
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