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Co to sa radialne predkoéci gwiazd

Po rozszczepieniu $wiatta przez Newtona oraz zauwazeniu linii widmowych
(Wollaston, Fraunhoffer — poczatek XIX w.) i ich identyfikacji (Kirchhoff

i Bunsen, 1859) rozpoczela sie w drugiej polowie XIX w. era spektroskopii
gwiazdowej. Gdy w ostatnich latach tegoz wieku okazalo sie, ze nawet
obserwowany dotad tylko na Stoncu hel to taki sam pierwiastek, jak inne znane
z ziemskich laboratoriéw, spektroskopia stala sie bardzo waznym narzedziem
astrofizyka. Pozwala ona bowiem na okreslenie skladu chemicznego, temperatury
i ciSnienia w atmosferze gwiazdy. Pozwala réwniez na niemal bezposredni pomiar
radialnej predkosci gwiazdy. Jak sama nazwa wskazuje, predkos$¢ radialna

to rzut predkosci gwiazdy (wzgledem obserwatora) na kierunek patrzenia.
Zgodnie z przyjeta konwencja, gdy ruch zachodzi w kierunku od obserwatora,
predkos¢ radialna jest uwazana za dodatnig. Nietrudno zgadnaé, ze nawet gdyby
gwiazdy byly nieruchome wzgledem Sloica, to sam ruch obrotowy i obiegowy
Ziemi wokol Stonca powodowalby, ze ich predkosci radialne bylyby niezerowe.
Ruch orbitalny Ziemi dawalby bowiem zmiany predkosci radialnych w zakresie
+30km/s, wirowy za$ jedynie 500 m/s, w zaleznosci od polozenia obserwatora
na Ziemi.

Do pomiaréw predkosci radialnych gwiazd astronomowie wykorzystuja
znane z fizyki zjawiska: rozszczepienie Swiatla i zjawisko Dopplera. Istotne
znaczenie ma takze fakt, ze Wszechswiat sklada sie z takich samych atomoéw,
ktére wystepuja na Ziemi, co pozwala nam identyfikowaé linie w widmach
gwiazd. Doppler zauwazyl, ze czesto$é¢ dzwieku powinna zaleze¢ od predkosci
obserwatora i predkosci zrodta. W zastosowaniu do fal elektromagnetycznych
wzér Dopplera przewiduje, ze predkoéé wzgledna v zrodla $wiatla i obserwatora
(wzdluz kierunku widzenia, czyli predkosé radialna) ma sie tak do predkosci
Swiatla ¢ jak przesuniecie A — \g linii widmowe]j obserwowanej na fali A
do laboratoryjnej dlugosci fali Ay tej linii:
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Tak wiec, aby zmierzy¢ predkosé radialng, musimy wpierw otrzymacé¢ widmo
gwiazdy, zidentyfikowaé wystepujace w nim linie, a nastepnie zmierzy¢ ich
przesuniecia wzgledem polozen laboratoryjnych. Oczywiscie, otrzymany wynik
nalezy skorygowaé uwzgledniajac ruch wirowy i orbitalny Ziemi. Technika ta jest
prosta i stosowana jest z powodzeniem od lat. Klopoty zaczynaja si¢ dopiero,
gdy chcemy ja zastosowaé¢ do pomiaru bardzo malych predkosci, czyli przy
bardzo matych przesunieciach linii. Na czym polega problem?

Z jaka dokladnoscig mierzymy predkosci radialne

Kazde widmo gwiazdy charakteryzuje si¢ pewna rozdzielczoscia, zalezng od
budowy spektrografu i zastosowanego detektora, na ktérym widmo jest zapisane.
Wielkos¢ ta, R, okresla, jak odlegle sa od siebie dwa kolejne odréznialne
elementy widma i jest zdefiniowana jako R = A\/A\, czyli jako stosunek dlugosci
fali do owej najmniejszej odlegtosci elementéw widma. Dobre spektrografy
astronomiczne osiagaja R od 50000 do 100000, choé¢ buduje sie spektrografy

o jeszcze wiekszej rozdzielczodci. Oczywiscie, R okresla réwniez najmniejsza
predkos¢ radialna, jaka mozna danym spektrografem zmierzy¢ przy pomiarze
polozenia jednej linii widmowej. Przy R = 100000 doktadno$¢ bedzie wynosié¢
3km/s. Dokladno$é mozna poprawi¢ mierzac wiecej linii, ale w praktyce nie
dostaniemy dokladnosci lepszej niz okolo 1km/s.

Co stoi na przeszkodzie? Po pierwsze — mechaniczna niestabilno$é spektrografu.
Mozna ja zminimalizowaé, stosujac spektrograf typu Coude, czyli umieszczony
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w oddzielnym pomieszczeniu, a nie na teleskopie.
Drugim zrédlem niedoktadnosci okazat si¢ proces
kalibracji widm gwiazdowych. Aby dokonaé¢ takiej
kalibracji, nalezy obok widma gwiazdy zarejestrowac
jakie$ dobrze znane widmo, np. lampy Th-Ar. Mierzac
potozenia x znanych linii na detektorze tworzy sie

tzw. funkcje dyspersji A = F'(x), ktéra nastepnie
pozwala okresli¢ nieznane dtugoéci fal w widmie
gwiazdy na podstawie ich polozenia na detektorze.

Ten wtasnie proces okazal si¢ niesé szczegdlnie wiele
niepewno$ci pomiarowych. Przede wszystkim widmo
lampy poréwnania nie przechodzito w teleskopie

i w spektrografie tej samej drogi, co $wiatto gwiazdy.
Ponadto widmo lampy kalibracyjnej rejestrowane

byto w nieco innym czasie, niz widmo gwiazdy.
Powodowalo to, ze miedzy tymi dwoma widmami
wystepowaé mogly nieprzewidywalne przesuniecia, a co
wigcej, ksztalt (profil) linii w obu tych widmach byl
nieco inny, bowiem byly one tworzone w faktycznie
roznych uktadach optycznych. Dlatego przelomem

w precyzyjnych pomiarach predkosci radialnych
okazalo si¢ uzyskiwanie widma kalibracyjnego i widma
gwiazdy za pomoca tego samego ukladu optycznego

i jednoczesnie. Poczatkowo eksperymentowano

z widmem pary wodnej obecnej w atmosferze Ziemi,
pézniej zaczeto umieszczaé przed teleskopem naczynie
(,komérke”) zawierajace gaz, ktérego widmo stanowié
mialo wzorzec do kalibracji. Ostatecznie w wyniku
wielu doswiadczen zdecydowano sie na komorki

z parami jodu Is. Pary jodu — poza tym, ze sg silnie
trujace — maja tez inna wade: pochlaniaja czes¢
widma gwiazdy, bowiem komérka faktycznie gra

role filtru, ktéry w zakresie 500-600 nm ma po
kilkadziesiat linii absorpcyjnych na 1 nm. Rejestrowane
widmo gwiazdy zawiera wigc dodatkowo tysiace
waskich linii absorpcyjnych, stanowiacych wyS$mienite
widmo kalibracyjne, ktére ma jeszcze jedna zalete.
Poniewaz swiatlo, na ktérym swe pietno w postaci

linii absorpcyjnych wycisnely pary jodu, przeszto przez
caly uklad optyczny, ksztalt linii widma kalibracyjnego
niesie informacje o tym, jak uklad optyczny ten ksztalt
modyfikuje. Innymi stowy, uzyskawszy widmo par jodu
w laboratorium i poréwnawszy je z widmem uzyskanym
danym teleskopem i spektrografem, mozemy odtworzy¢
tzw. profil instrumentalny stosowanego do pomiaréw
predkosci radialnych uktadu optycznego.

Wspomnialem juz, ze stosujac tradycyjna metode
pomiaru mozna polepszy¢ doktadnosé mierzac
przesuniecia wielu linii. Ilu? Tu odpowied? jest prosta:
najlepiej wszystkich. W tym miejscu pojawia sie
oczywisty problem techniczny: jak zmierzy¢ potozenia
wszystkich linii w widmie, skoro sg ich przeciez tysiace?!
Ot67 tych potozen w ogdle sie nie mierzy! Najpierw
rejestrujemy widmo gwiazdy bez komoérki z jodem oraz
wykonujemy serie zdje¢ widma tej gwiazdy z uzyciem
komérki (bo chcemy mierzyé¢ zmiany predkosci
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radialnej). Majac widmo ,czyste”, widmo samego
jodu oraz profil instrumentalny (wszystko oczywiscie
w zapisie cyfrowym), kazemy teraz komputerowi
wymodelowaé¢ widmo gwiazdy z natozonym widmem
jodu dla rozmaitych przesunie¢ dopplerowskich.
Najwazniejsze jest to, ze w komputerze przesunigcia
te beda bardzo precyzyjnie okreslone. Ktéres widmo
modelowe bedzie pasowaé do ktéregos widma z serii
obserwacyjnej, a komputer wskaze (i to bardzo
doktadnie!), jakiemu odpowiada to przesunieciu
dopplerowskiemu. Stwierdzenie, ze ktéras funkcja
(widmo) ,pasuje” do innej, to znany problem juz tylko
numeryczny. Przedstawiona tu metoda zaowocowalta
nieprawdopodobnym wzrostem doktadnosci wyznaczen
predkosci radialnych, mozna mianowicie mierzy¢
predkosé radialna z dokladnoscia rzedu kilku metrow
na sekunde! Co prawda trzeba przyznaé, ze metoda
dziata dla widm zawierajacych wiele ostrych linii,

czyli tylko dla gwiazd chlodnych (péznych typow
widmowych).

Po co to wszystko?

Pomiary zmian predkosci radialnych gwiazd podwdjnych
pozwalaja astronomom wyznaczy¢ masy gwiazd
stanowiacych dany uktad. NajczeSciej jest tak, ze
widoczny jest ruch tylko jednej, jasniejszej gwiazdy.
Analiza zmian predkosci radialnych pozwala wyznaczy¢
w takim wypadku mase mniejszej, niewidocznej
gwiazdy (o ile wiadomo, jaka mase ma widoczna).
Nietrudno juz przewidzieé, ze tym skladnikiem
niewidocznym moze rownie dobrze by¢ planeta. Np.
by odkry¢ z daleka ,naszego” Jowisza, nalezato by
zmierzy¢ amplitude zmian predkosci radialnej Stonca
wynoszaca 12,5m/s, za$ do ,odkrycia” Ziemi trzeba
by méc zmierzyé¢ odpowiednio 0,1 m/s. Jest to jeszcze
niewykonalne, co gorsza, metoda ta wymaga czasu
poréwnywalnego z okresem orbitalnym planety, ktory
dla Jowisza wynosi blisko 12 lat. Niemniej poczatek
odkrywania planet zostal juz zrobiony (Aleksander
Wolszezan w 1992 roku). Dzi$ znamy 185 planet
krazacych wokét innych stonic, a 173 z nich odkryto
wtasnie technika precyzyjnych pomiaréw predkosci
radialnych. Celem prowadzonych obecnie duzych
projektéw obserwacyjnych jest — ze zrozumiatych
wzgledow — poszukiwanie planet podobnych do Ziemi.
Jednym z nich jest projekt realizowany we wspélpracy
naukowcow z Torunia i z Pensylwanii, ktorego celem
jest poszukiwanie planet przy czerwonych olbrzymach,
czyli przy gwiazdach takich, jaka Stonce stanie sie

za kilka miliardow lat. Zreszta znajdowanie planet
przez torunczykow ma diuga historie. Wszak to
Kopernik ,wstrzymawszy Stofice” nadal Ziemi (i pieciu
innym cialom) charakter planet. By¢ moze program
poszukiwania planet przy czerwonych olbrzymach
pozwoli podtrzymaé te tradycje.



