Wielkosci gwiazdowe

e Ptolemeusz w Almagescie - 6 wielkosci gwiazdowych od 1 do 6
mag.

e 1830 r, John Herschel wiaze skale wielkosci gwiazdowych z
natezeniem globlanym sSwiatta gwiazd, méwiac, ze réznicom w
wielkosciach gwiazdowych odpowiada okreslone stosunki
natezen

 Systematyka N.R. Pogsona, ktory wprowadza zasade, ze
rozniaca 5 wielkosci gwiazdowych to stosunek natezen rowny
100



Wielkosci gwiazdowe

Z. prawa Steffana-Boltzmanna: £ = GTE"} f

Moc promieniowania gwiazdy:

— 2 2~T4
L =A4nR°E =4nR"01 %,

Oswietlenie:
L _ 74 (R\2
I'= imd? ﬁTfff ' (E)

Prawo Pogsona:
Iy — my = —Z.SIGg(%)

m wielkosci gwiazdowe:

I‘r’” = 100 I‘r’” = const
m-+3 m+1




Wielkosci gwiazdowe

Dopiero jednak John Herschel na poczatku XIX wiekn powigzal wielkosci gwiazdowe z
natgzeniem Swiatla gwiazd twierdzace, Ze roznice jednej wielkosci gwiazdowe] odpowiadajg
okreélonemu stosunkowinatgZen promieniowania gwiazd. Niediugo potem N.R. Pogson wprowadzil
system, ktdrego uzywamy do dzisiaj. Wedlug niego gwiazda jasniejsza od drugiej o 5 wislkosci
gwiazdowych (z taciny, czasami zamiast sformulowania wielkosc gwiazdowa uzywamy slowa
magnitudo) jest w rzeczywistosci 100 razy jasniejsza. Na przykiad gwiazda o jasnosci 0 mag
(skrot mag pochodzi wilasnie od facinskiego magnitudo) jest L0O razy jasniejsza od gwiazdy o
jasnoéci 3 mag. Za pomoca wzorn zapiszemy to w nastgpujacy sposob:

m_ _ 100 (7.1)

‘ln.'+3
gdzie przez I, oznaczylismy natgzenie promieniowania dochodzgee do nas od gwiazdy o jas-
noscim wielkodcl gwiazdowych.
Drugim zalozeniem jakie poczynil Pogson bylo stwierdzenie, Ze stosunek natezen promieniowa-
nia gwiazd réznigeych sig jasnoscia o jedng wielkose gwiazdowy jest staly. Czyli:

L:r

=] (7.2)
Inr+l

gdzie przez « oznaczylismy nieznang stalg. Mozemy jg jednak poznaé w dosc latwy sposéh
Zanwarmy, ze rownanie (7.1 ) meozemy przepisad w nastgpujgcy sposdb:

fnr - fm -r.l‘ir-f-l er;lr-!-‘E r.'iH-]l fnr-H

100 = (7.3)
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Zanwazmy dodatkowo, Ze kazdy ze stosunkow f‘% jest, na mocy rownania (7.2), réwny
5

dokladnie «. Wyrazenie (7.3) mozemy wige przepisad do postaci:

jl:':'r

w5

L0 = =g i a = (7.4)

Stad juz latwo obliczyé, ze ¢ = 1007° = 2.512. Dzigki temu mozemy powiedzied, ze np.
gwiazda o jasnosci | mag jest troszke wigcej niZz 2.5 razy jasniejsza niz gwiazda o jasnosci
2 mag. Z kolei, gwiazda o jasnosci-1 mag jest jasniejsza od gwiazdy o jasnosci 2 mag okolo
2,571 = 2.5% = 16 razy.



Jasnosc¢ absolutna M, to jasnosc¢ jaka miataby gwiazda, gdyby
obserwowac ja z odlegtosci 10 pc. Jesli m to jej
obserwowana jasnosc to:

m-M=-2.5logl1l/I2

gdzie /1 i /2 to odpowiednie osSwietlenia. Ale poniewaz
oSwietlenia sa odwrotnie proporcjonalne do kwadratu
odlegtosci do gwiazdy:

m-M =5 |og D1/D2
ale D2 = 10 pc, wiec:
m-M=D5]logD1-5

Wielkos¢ m - M zalezna tylko od odlegtosci do gwiazdy
nazwyamy modutem odlegtosci.



m-M=5/logD -5

Wielkos¢ m — M zalezna tylko od odlegtosci do gwiazdy
nazywamy modutem odlegtosci.

A tak naprawde musimy uwzglednic jeszcze pochtanianie
Swiatta przez materie miedzygwiazdowa.

Niech A oznacza wiec absorpcje w magnitudach na parsek.
Wtedy:
m-M=5logD -5+ AD



Systemy fotometryczne

To co odbiera detektor nie zawsze jest tym co
chcemy.

Charakterystyka detektora nie jest identyczna ze
Zrodlem:

fus= [ F0)(R)p2(W)ps(A)in

gdzie f(A) strumien poza atmosfera, p(A) prze-
puszczalnos§¢ atmosfery, p,(A) charakterystyka
teleskopu, p3(A) charakterystyka detektora

A tak naprawde do tego wszystkiego doktadamy
jeszcze filtry, bo nie zawsze chcemy mierzyc
Swiatto w catym zakresie widzialnym



Dlatego wrpowadzono wiele systemow filtrow
(systemow fotometrycznych).

Najbardziej popularny system Johnsona | Morgana
wprowadzony w 1953 roku.

System trojkolorowy z filtrami:

e B - odpowiadajacy mniej wiecej czutosci typowe;
kliszy

* /- odpowiadajacy obserwacjom wizualnym

e U - zbierajacy Swiatto dla zakresu filoletowego |
bliskiego ultrafioletu



Precyzyjna definicja (Johnson, 1963, Basic Astronomical
Data):

* Teleskop zwierciadlany z aluminiowymi zwierciadtami
* Detektorem jest fotometr RCA 1P21
* Stosuje sie szklane filtry:

dla V - Corning 3384

dla B — Corning 5030 + Schott GG 13

dla U - Corning 9863

* Teleskop na wysokosci przynajmniej 2000 m.n.p.m. aby
zagwarantowac poprawna, prace w U



Systemy fotometryczne

U - max: 365 nm - szerokosc¢ potowkowa: 70 nm
B - max: 440 nm - szerokos¢ potéwkowa: 100 nm

V — max: 550 nm - szerokos¢ potowkowa: 90 nm
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Systemy fotometryczne

Johnson i Morgan zaproponowali jeszcze pasma R i I ale si€ nie
przyjety ze wzgledu na ich duza szerokosc (220 — 240 nm)

Przyjety sie za to pasma Krona-Cousinsa R i I z maksimami dla
650 i 800 nm i szerokosciami polowkowymi 100 i 150 nm

The Bessell approximations to UEWRI passkands

BBBBB



Wprowadza sie poprawke bolometryczna;:
BC = Mpol — V
= Mpo) — M,

Skala jest tak dobrana aby BC=0 byto dla gwiazdy ciagu
glownego o temperaturze 6500 K (F5 V).

Moc promieniowania gwiazdy:

L, =3 x 10*® x 107%™ (Ww).

Strumien ponadatmosferyczny:

fo=2.8 5 107 2 107% = (W 2



Systemy fotometryczne

Poprawka bolometryczna.
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Systemy fotometryczne - kolory

Kolor mozna zdefiniowac jako roznice jasnosci w dwoch filtrach
np. B-V1ub U-B.

Kolor zalezy od temperatury, co mozna tatwo pokazac
zakladajac dla uproszczenia, ze filtry B i V przepuszczaja
swiatlo 440 i 550 nm. Korzystajac z prawa Plancka:

7 _ 2w hc?
e AMlexp(he/AkT) — 1]
(5.5%10-)3 'ﬂp( 6.62x 107 x 3x 10° )
B Wimtt Sag | | 5.5%107 x1.38x 10~ x T !
f ﬁﬁZx]ﬂ‘ x3x 10%
(4.4 % I{]_?]s '3:'{[3 (4 4% 10-7 x] 33}{ 10~23 ¥ T) ]‘




Systemy fotometryczne - kolory

Mamy: (5.5x1077)

i ( 6.62x 1073 x3x 10° ) i
e:-tp 1
B-V=-=25log

55::[0'7:-:133:-:][}“"3::?' \
! ﬁﬁﬂx]ﬂ"“x&xtﬂg |
'HEF' ~23 =i
44x10-x1.38x1053xT/

(4.4x10°7)5

A =
B s lng(lﬂﬂ [exp(2.617 x 10°/T) 1])

[(exp(3.27 x 10*/T) — 1]

Przyblizajac dla T < 10 000 K otrzymujemy:
exp(2.617 x 10*/ T))

exp(3.27 x 104/T)
= —1.21 + (7090/ 7).

B—V =~ —2.510g(3.05

Punkt zerowy musi by¢ dobrany tak aby B-V = 0 dla gwiazd AO

BLWV=07147000TT
T = 7090/[(B — V) + 0.71] (K).



Systemy fotometryczne - kolory

W ogolnosci relacja wyglada nastepujaco:

Spectral type —»

=05 0 0.5 1.0 1.5 20
8-V colour index

[ dla zakresu temperatur 4000 — 10000 K przybiera postac:

B —V = —0.865 + 8540/ T
T = 8540/[(B — V) + 0.865] (K).



Systemy fotometryczne - kolory

Relacja: B — V = —0.865 + 8540/ T
T = 8540/[(B — V) + 0.865] (K).

dos¢ dobrze pracuje dla dolnego ciagu giownego

Semi-empirical curve
(equations (3.123and 31 24))
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Systemy fotometryczne - kolory

Przy czym obserwowana zaleznosc¢ jest nastepujaca:

10 20




Systemy fotometryczne - kolory

Zadaniem indeksu B-V jest mowienie nam czegos o
temperaturze gwiazdy. Podobnie jest z V-1. Ale juz np. U-B
ma nam mowicC o nieciagtosci Balmera.
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Systemy fotometryczne - kolory

U-B nie ma prostej zaleznosci od temperatury.

Supergiants (closs 1]

Giants (class M)

% G0 - Main sequence (class T)
5
Mo +
1 1 1 L | I 1
-10 0 10 2.0



Jesli zdefiniujemy parametr D w sposob:
D = log (1364+/1364-)
gdzie 1364+ to ilosSc¢ energi emitowana dla dlugosci fal
wiekszych od 364 nm, a 1364- dla mniejszych to:
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Kolory B-Vi U-B sa,
wykorzystywane do
konstrukcji bardzo
pozytecznego diagramu
dwuwskaznikowego.

Widac¢ wyrazne odstepstwa
od lini dla ciata doskonale
czarnego.
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Diagram dwuwskaznikowy

Obserwacyjny diagram dwuwskaznikowy - poczerwienienie
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Absorpcje (ekstynkcje) miedzygwiazdowa mozemy wiec zdefiniowac:
A =1.0867

our magnitude equation becomes:
m— M =5logd—5+ A

Odpowiednie jasnosci obserwowane maja sie wiec do rzeczywistych:
U = Uo + Au
B =Bo + AB
V=YV, + Ay



Absorpcje (ekstynkcje) miedzygwiazdowa mozemy wiec zdefiniowac:
A =1.0867

our magnitude equation becomes:
m— M =5logd—5+ A

Odpowiednie jasnosci obserwowane maja sie wiec do rzeczywistych:
U =Uo + Au
B = Bo + AB

V=YVo + Av



Poczerwienienie
Nadwyzka barwy:
B-V=Bo+AB-Vo-Av = (B-V)o + AB — Av = (B-V)o + EB-v
U-B = Uo + Au - Bo - AB = (U-B)o + Au - AB = (U-B)o + Eu-B

lub inaczej:

Epig =W —B)—(lU— By
Eg_.y=(B—-V)—(B—-V)



Poczerwienienie
Ekstynkcja wyglada mniej wiecej tak:
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Dla zakresu widzialnego mozna ja, przyblizy¢ rownaniem:

A = 65% 1077 -~ 2.0x307* (mag pc'l).



Poczerwienienie
Przyblizajac fitry monochormatycznym pasmem i wykorzystujac:
Ay = 6.5 x 107"°A47!' — 2.0 x 107? (mag pc™').

Ey-p _ (U~ Uo) — (B — By)
Eg—y (B —Bg)—(V—Vp)
= [[{[(6.5 x 107) /(3.65 x 1077)] —2.0 x 107*} D
—{[(6:5 x107'%) /(4.4 x 1077)] — 2.0 x 107*} D]]
x [[{[(6-5 % 107'%) /(4.4 x 1077)] — 2.0 x 107*} D

—{[(6:5 x 107'%) /(5.5 x 10”7)] — 2.0 x 107*} D]’

el Ly L
—\365 440/\440 53550

= 1.027.

Stosunek nadwyzek barwy jest niezalezny od poczerwienienia i
temperatury.



Poczerwienienie

Tak naprawde przyblizenie monochromatyczne jest zbyt duze wiec:

Ey_p

Egy (0.70 £ 0.10) + (0.045 = 0.015)Ez_y at 30000 K

Ey_

EZ =~ = (0.72 £ 0.06) + (0.05+0.01)Ez_y  at 10000 K
-V

Ey_

FLr = = (0.82 4 0.12) + (0.065 £ 0.015)Eg_y at 5000 K.

- -V

zaleznosc od poczerwienienia i temperatury jest jednak staba i
wiekszosci przypadkow mozna przyjac:

(E”‘”) w072 50,03
Ep_vy




Poczerwienienie

Mozemy jeszcze wprowadzic¢ niezalezny od poczerwienienia
wspotczynnik Q:

Ey_p

Q=(U—B)—-(E

- v

B-V

Ey_
Q=(U-B)+ EUHE—( - E)[(B—V)D+Eﬂ_v]
Ep_vy

Ey_
= (U = B)s — (E” B)(B._V)n

B-V
= (U — B)o— 0.72(B — V)o



Poczerwienienie

Zaleznosc¢ Q od typu widmowego i koloru:

IR s | —b?‘
' by
! Wi
=
i 1 1
-05 0 05




Dla goracych gwiazd mamy wiec:

(B — V)o = 0.3320

EE—~V —_— (B s V} % 0332Q b 1-4EU—E-

Tak wiec staranna fotometria UBV dla goracych gwiazd pozwala

wyznaczyc¢ Q, a dzieki temu otrzymac dokladna informacje o (B-V)o

czyli temperaturze gwiazdy, jej typie widmowym, poczerwienieniu i
potozeniu skoku Balmera.



Przykltad: obserwacyjny diagram dwuwskaznikowy dla gwiazd typu
widmowego O.

-1.2

0.6

0.6 F

- ! 1 i 1 | | | L L
D IDIE- l-1.|2 i].ﬁ
B=¥

Ten sam typ widmowy daje to samo Q, a wiec nachylenie prostej to
stosunek Eu-B do EB-v



Poczerwienienie

Diagram dwuwskaznikowy mozna takze wykorzysta¢ do pomiaru

metaliczosci.

| Fe i Fe) g (_Pj)




Inny popularny system fotometryczny oparty o filtry interferencyjne

10

Response
]
LF i
|

L 1 |
: 300 400 500 600

A(nm)

u — 350 nm, szerokosc¢ potowkowa: 34 nm
v — 411 nm, szerokos¢ potowkowa: 20 nm
b - 467 nm, szerokosc¢ potowkowa: 16 nm
y — 550 nm, szerokosc¢ polowkowa: 24 nm

B3 - 486 nm, szerokosc potowkowa: 3 nm



System uvby

Definiuje sie nastepujace wskazniki barwy i ich réznice:
b — )y,
¢, =(u—v)—(-—-0),
m, =@ —0)—(0—)Y).

Z obserwacji poczerwienienia dla gwiazdy O mamy:

E(c,) =020E(b — y),
E(m,) = —-032E(b-y),
E(b—y)=074E(B—V).



System uvby
Wskaznik b-y dobrze skaluje si¢ z temperatura, (typem widmowym)




System uvby

Wskaznik c1 mierzy wysokosc¢ skoku Balmera

15




System uvby - diagramy dwuwskaznikowe

e

= = [ini0 pOCZErWIENEND

29}
bk

30
2,5

L =20
29/ 09 g

0.0 o 0.2 0.3
b-y

Wskaznik b-y jest czula miara temperatury dla gwiazd chtodniejszych od
9000 K. Dla gwiazd goretszych lepiej sprawuje sie c1.

C1 silnie zalezy od przyspieszenia grawitacyjnego na powierzchni gwiazd
chtodnych. Dla goracych lepiej uzywac wskaznika f3
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Wplyw atmosfery
W zakresie widzialnym (La Silla, Chile, H = 2.33 km)
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Wplyw atmosfery

Podobnie jak dla ekstynkcji miedzywgiazdowej w przypadku
ekstynksji atmosierycznej mozemy napisac:

dE = —Etdx’

X
E =E,exp( f tdx’)
0

Przyjmujac dla uproszczenia T~ WX) = const mozemy
odcatkowac:
Bi=fg "
Logarytmujac:

Inf =Ink, —Tx



Wplyw atmosfery
Chcac przejsc do wielkosci gwiazdowych:

—235logE = —-25logE, 4+ kx

dzie: >
In 10
Zatem: = my o+ KX

Normalizacja: z=0,x=1
Dla atmosfery plaskorownolegte;j: VI iz
Dla sfery: | ) N 1
x=secz —0.0018167(secz — 1) - 0.002897(secz — 1)~ — 0.0008083 (secz — 1)

secz = (sinQ-sind+ cosd -U{]Ha{?{lﬁf}_l



Wplyw atmosfery

Pozaatmosieryczne wielkosci gwiazdowe:

Average magnitude above the
8 atmosphere
& "~ : o Observation on asingle night

sec L



Wplyw atmosfery
W rzeczywistosci wspotczynnik k zalezy od dlugosci fali.

b b F g
o= m{'} — My = m' —m* — U’q' — k" x=c—kx

Dla systemu Johnsona — Cousinsa mozna zalozy¢ liniowos¢:
f ff
k=k4k'c
f fr
e =k.+k.c

gdzie K' to wspolczynnik ekstynkcji dla gwiazdy o ¢=0
myp=m—k'x—k'cx

co=c—kx—k.cx



Wplyw atmosfery
Dla dwoch bliskich na sferze gwiazd:

Amp = Am — K'Aex

ﬂf?{} = AcC — ﬁf:.'r;ﬂf?_‘{f

Nanosimy na wykres wartosci Ami Acxiz MNK mamy
nachylenie oraz punkt zerowy.



Wplyw atmosfery

Procedura postepowania (system UBV):
* Dokonujemy pomiarow obiektow badanych

* Dokonujemy pomiarow standardow fotometrycznych (noc
fotometryczna)

Z pomiarow instrumentalnych (ubv) mamy:
Vg =V —KkyX
(b —v)g = (b—v)Jy —kgyx

(u—b)g= (u—b)Gy—kjpx

gdzie: rr
Jo=1—klx

- Fr ;
{J"_-l- - I - Jlrl:lr;' ﬁ--l



Wplyw atmosfery

Nastepnie wykonujemy liniowa, transformacje pomiarow
instrumentalnych na standardowe:

V=w+&B-V)+E&

B—V =u(b—v)y+Cay
U—-B=v(u—blo+Eus

Transformacje uznaje sie za poprawna, gdy:

le| < 0.1 =0.15
B9 o<l



Wplyw atmosfery

Laczac poprzednie uktady rownan otrzymujemy ostatecznie:
V=v—kyx+e(B-V)+E&
B—V =u(b—v)J, —vkg,x+Egy
U—B=V(u—b)G—Vkypx+Eys
Dysponujac odpowiednio duza, iloscia pomiarow ubv dla
standardow fotometrycznych na réoznych wysokosciach czyli

roznych x, mozemy obliczyC wszystkie potrzebne
wspotczynniki.



Wplyw atmosfery

W obserwatoriach o gorszym klimacie i lezacym nisko moze byc¢

10

problem z filtrem U.
__ Unabsorbed

A

___Zenith angle=0"

//ﬂ_j Zenith angle = 60’
\ ]
300 400

500
A (nm)

Dlatego bardzo czesto obecnie nie uzywa sie UBV lecz zestawu
BVRI, tym bardziej, ze kamery CCD sa, czule na czerwona,

czesc widma.



Znacznie prosciej zrobic fotometrie roznicowa.

Mierzymy wielkosci instrumentalne dla gwiazdy zmiennej i
bliskiej jej gwiazdy porownania (znikaja problemy z
ekstynkcja).

Mierzymy: Yvars Veomp

Otrzymujemy:

AV = Av+€A(B-V)

rd



