4.4 Domeny niestabilno$ci

Rysunek 16 pokazuje zakres czestotliwosci w ktorych wystepuja mody niesta-
bilne w wybranych dwéch modelach gwiazd. Widzimy, ze w przedziale wyso-
kich czestotliwosci przebieg n(v) nie zlezy od £. Tak bedzie zawsze, gdy tylko
w warstwach wnoszacych istotny wktad do W, warto§¢ ¢ ma zaniedbywalny
wplyw na przebieg radialnych funkcji wlasnych, co jest spelnione wtedy gdy
¢ < Co?. Przypomnijmy: C(R) = 3, a 0 ~ 2 dla najnizszego modu radi-
alnego. Nieréwnos$é zachodzi wiec w warstwach zewnetrznych dla wszystkich
modow p. Z warunku brzegowego w r = R (rozdz.2.7), przy D ~ V/2, wynikaja
nastepujace zwigzki pomiedzy radialnymi funkcjami wlasnymi dla radialnej i
horyzontalnej sktadowej & (row. 2.20),
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oraz funkcji radialnej wlasnej dla lagranzowskiego zaburzenia ci$nienia (row.

5.15),

(L+1)
302

yp(R) = <

ktore spelnione sg rowniez w przypadku nieadiabatycznym. Zaniedbywalnosé
sktadowej horyzontalnej i brak jawnej zaleznosci od £ oznacza, ze pulsacje mozna
opisywa¢ jako lokanie jako ptasko-rownolegle cyklicze sprezanie warstwy.

Dla modéw o dostatycznie niskich czestotliwo$ciach, takich jak niestabilne
mody w modelu gwiazdy SPB na rys.16, spelniona jest odwrotna nier6wnosé,
¢ > Co? i wtedy gaz sprezany jest glownie horyzontalnie. Zalezno§é funkcji
t(e+1)

—4- 302> y1(R), (5.28)

wlasnych od r determinuje przede wszystkim iloraz , ktory wyznacza
radialny rzad modu, |n|. Jest jednak osobna zaleznosé¢ od o (réw 5.23), ktoéra
jest wazna w warstwach nieadiabtycznych i wplywa na wartosé W.

Tak wiec przy niskich stopniach, ¢, domene niestabilnos$ci modéw p wyznacza
sama czestotliwos$é, a dla modéw g wysokich rzedow czestotliwoscé i stopient. Tak
dhugo, jak predkos¢ katowa rotacji jest duzo mniejsza od czestotliwosci katowe;j
oscylacji wpltyw rzedu azymutalnego m bedzie znikomy.

Zakres domeny niestabilnosci zalezy od efektywnos$ci mechanizmy kappa.
W przypadku badanych modeli, przede wszystkim od obfitosci zelaza. Przy
niskiej obfitosci (skalowanej parametrem Z), przyjetej dla modelu gwiazdy typu
0B Cep, zakres niestabilnych czestotliwosci ograniczony jest do bliskiej okolicy
najnizszego modu radialnego. W wiekszosci znanych przypadkéw gwiazd tego
typu, rzeczywiscie wzbudzone mody maja takie czestotliwosci. Sa jednak intere-
sujace wyjatki. Nasza wiedza o modach wzbudzanych w gwiazdach typ SPB jest
szczuplejsza, ale ogélny zakres wyznaczanych okreséw zgadza sie z przewidywa-
niami teorii.

Niestabilno$¢ modéw rozciaga sie na wyzsze stopnie, az do £ = 9 w modelach
gwiazd (3 Cep i SPB z rys. 16. Nie spodziewamy sie, aby mody wysokich stopni
byty widoczne w fotometrii naziemnej. Znoszenie sie wktadéw o réznych znakach
na tarczy gwiazdy powoduje redukcje obserwowalnej amplitudy zmian blasku o
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czynnik ponad 10 dla ¢ = 3 i ponad 200 dla ¢ = 9 w stosunku do ¢ = 1. Bardziej
szczegdtowo omodwiony zostanie ten efekt w jednym z nastepnych wyktadow.

Zakres czestotliwo$ci modéw wykrywanych w gwiazdach typu ¢ Scuti modow
jest typowo znacznie szerszy niz w gwiazdach typu 3 Cephei, co ilustruje rysunek
19. Gwiazdy ¢ Scuti, ktore pulsuja za sprawa mechanizmu kappa dziatajacego
w warstwie jonizacji Hell, leza w klasycznym pasie niestabilnosci Cefeid. Zakres
niestabilnych modéw zweza sie od strony wysokich czestotliwosci ze wzrostem
jasnoéci. Na ciggu gléwnym niestabilno§¢ modéw radialnych rozcigga sie do
ps- Dla jasnych cefeid ogranicza sie do p;. Stabilne sa wtedy tez wszystkie
mody nieradialne niskich stopni. Za stabilizacje wyzszych modéw radialnych
odpowiada malenia grawitacji i z nig warto$ci V. Im jest ona nizsza tym szyb-
sze malenie amplitudy yp w glab, co sprawia ze mechanizm kappa w warstwie
jonizacji Hell staje sie nieefektywny. Co do modoéw nieradialnych w Cefeidach,
to za ich tlumienie odpowiada glebokie wnetrze, gdzie mody te propaguja sie
jako bardzo krotkie fale grawitacyjne (bardzo duze wartosci N/w).

Mechanizm kappa wyjasnia wystepowanie trzech domen niestabilnosci na
diagramie H-R lezacych w pasie ciagu gléwnego zaznaczonych na rys. 20. Nie
wszystkie jednak przewidywania teorii znajduja potwierdzenie w obserwacjach.
Na przyktad, domena obserwacyjna gwiazd typu 8 Cephei nie siega log L = 5.
Dolne ograniczenie domeny wyjasniaja wykresy na rys. 18. Z maleniem jas-
no$ci warstwa ttumiaca lezaca nad warstwa wzbudzajaca przesuwa sie w glab i
staje sie aktywna dla modéw o duzych czestotliwosciach. Pojawia sie niestabil-
nos¢ modéw wolnych, ktére w modelach jasniejszych byly ttumione, za sprawa
duzej duzej dysypacji w warstwie lezacej ponizej warstwy napedzajacej. Ten
efekt wyznacza gérna granice domeny SPB. Wraz z maleniem jasnosci zakres
niestabilnych modéw przesuwa sie ku niskim czestotliwosciom przy z grubsza
tych samych rzedach radialnych, a zatem ku nizszym wartosciom ¢. Na dolnym
ograniczeniu mody z ¢ = 1 staja sie stabilne.

Nieco ponizej domeny SPB lezy gérna granica domeny gwiazd § Scuti, ktora
nalezy do klasycznego pasa niestabilnosci Cefeid. Niestabilne staja sie wpierw
mody p z n = 8, dla ktérych z jednej strony warstwa jonizacji Hell jest juz
aktywna, ale funkcje wlasne zmieniaja sie w jej obrebie powoli, w odréznieniu od
modoéw wyzszego rzedu. W obrebie tej domeny wystepuja gwiazdy magnetyczne
roAp, ktore pulsuja w modach p wysokiego rzedu wzbudzane, jak sie uwaza,
mechanizmem kappa dzialajacym w warstwie jonizacji wodoru. Nie jest znany
bezposredni zwiazek pola magnetycznego z dzialanie tego mechanizmu. By¢
moze jest nim hamujace dzialanie pola na transport konwektywny. Posredni
zwigzek moglby polegaé na spowolnieniu rotacji, umozliwiajacym dyfuzje helu
w glab, stad zwiekszeniu efektywnosci napedzania wodorowego.

Ograniczenia domeny ¢ Scuti od strony niskich jasnosci (temperatur) wynika
z efektow turbulencji, ktorych wyliczenie stanowi stale problem. Narysowane
granica oparta jest na kalibracji danych obserwacyjnych, W poblizu tej granicy
konwekcja przenosi znaczaca czesé strumienia energii, a turbulencja odpowiada
za znaczacy czesé cisnienia cakowitego. Dla modéw o niskich czestotliwosciach
zaburzenia strumienia konwektywnego dzialaja destabilizujaco i tak ttumaczy
sie istnienie domeny gwiazd typu v Doradus, ktorej nie mozna wiec traktowac
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Rysunek 19: Niestabilne mody w ciagu modeli gwiazd populacji I o masach 12
i 1.8 Mg. Z lewej strony widzimy cechy typowe dla gwiazd 3 Cep, z prawej
dla § Scuti. Duze kropka oznacza, ze mod jest niestabilny. W pierwszym przy-
padku niestabilno$¢ obejmuje, co najwyzej, dwa mody radialne, w drugim do
szesciu. Dla gwiazdy o masie 12 My niestabilno$é pojawia sie dopiero wtedy
gdy tempertura spadnie ponizej pewnej wartosci, co prowadzi do dostatecznie
wysokiej wartosci Qw (réw. 5.11) w warstwie napedzajacej. Z tego samego
powodu niestabilnosé pojawia sie wpierw w modach o wyzszej czestotliwosci.
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Rysunek 20: Teoretyczne domeny niestabilnoéci modéw na diagramie H-R.
Wzdtuz pasa ciagu gtoéwnego pokazany jest (idac od gory) zakres wystapowania
nia niestabilnosci modéw niskich rzedow radialnych |n| (oznaczony jako 3 Cep).
Ponizej, mamy domene niestabilno$ci modow g wysokich rzedéow (SPB). Dalej
wysoko-temperaturowa granice pasa niestabilnosci Cefeid, gdzie niestabilne sa
mody p i g niskich rzedéw. Linig przerywang zaznaczona jest schematycznie
granica nisko-temperturowa. Zaznaczone sa tez przyblizone polozenia miejsca
wystepowania niestabilnosci innych typéw, z ktorych tylko tylko typ DOV
zwiazany jest z dzialaniem mechanizmu kappa. Nie zaznaczona domena niesta-
bilnosci gwiazd sdB miesci sie zakresie log Tog = 4.6 —4.3 i log L/ L =1 — 2.
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jako odpowiednika domeny SPB. Odpowiedniki domen 3 Cephei i SPB znajdu-
jemy wérod pulsujacych gwiazd sdB, z ktorych goretsze pulsuja w modach p i
g niskich rzedéw, a chlodniejsze w modach g wysokich rzedow.

4.5 Obserwable

Teoria liniowa nie daje pelnego opisu przewidywanej formy pulsacji. Jednak
niektore wyliczalne w ramach tej teorii wielko$ci nadaja sie do, w miare bezposred-
niego, poréwnania z obserwacjami. Sg to przede wszystkim czestotliwosci modéow,
na ktore efekty nieliniowe maja, w przypadku interesujacych nas obiektow,
znikomy wplyw.

Takze tylko niewielkich zmian mozemy spodziewaé¢ we wzglednych amplitu-
dach i fazach parametréw powierzchniowych. Wybierajac dowolnie zespolong
wielkos¢ y1 (R), wielkosci postatych funkcje wlasnych mamy juz jednoznacznie
wyznaczone. Znamy wiec obie skladowe wektora przemieszczenia, &, (row.
5.27), pole predkosci i zaburzenie skladowej radialnej strumienia, ktora za-
piszemy jako (row. 5.14)

fyi(R) = ys(R) — 2y1(R) (5.29).

Znajomos¢ zespolonej wartosci f i o pozwala na wyliczenie wzglednych am-
plitud i faz jasno$ci w réznych pasmach fotometrycznych oraz predkosci radial-
nej. Wartos¢ o = /m/Gp potrzebna jest do wyliczenia sktadowych horyzontal-
nych €. Liniowa teoria pulsacji w polaczeniu z modelami statycznych atmosfer,
daje narzedzia do wyznacznia stopni, ¢, i azymutalnych rzedéw wzbudzonych
modéw.

W ramach teorii liniowej nie potrafimy przewidzie¢ amplitud niestabilnych
modéw, ani tez tego czy w ogole niestabilny mod zostanie wzbudzony. Odwrot-
nie jednak warunek niestabilnosci obserwowanych modéw jest znaczacy i byt
wielokrotnie wykorzystywany jako ograniczenie na ich identyfikacje i na model
gwiazdy.

4.6 Modele sejsmiczne bez obserwacyjnych ograniczen na
Cim

Gdy dysponujemy tylko o czestotliwo$ciami modéw i w widmie oscylacji brak

powtarzajacych sie odstepow, to identyfikacja modéw mozliwa jest tylko w

potaczeniu z konstrukcja modelu sejsmicznego.

Postepowanie polega na wyliczeniu czestotliwo$ci modéw niestabilnych w
zakresie mierzonych czestotliwosci w modelach o parametrach w przedziatach
zgodnych z mierzonymi wartosciami Teg, g, vsini, e.c.t., , przyjmujac gérne
ograniczenie na warto$¢ ¢ = fy,. Model opisuje zbiér parametrow I, ktory
moze zawiera¢ globalne parametry gwiazdy n.p. M, Xy, wiek, i nieznane
parametry modelowania, n.p. Qeon, doy. ldentyfikatory modow (n,¢,m) i II
znajduje sie droga dwustopniowej optymalizacji. Wpierw, dla kazdego z modeli
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Rysunek 21: Mierzone czestoliwosci (linie pionowe) z pracy Handlera iin. (1997)
i czestotlwosci wszystkich modéw z £ < 2 = £y, (kropki) w niajlepszym "mod-
elu znalezionym w pracy Pamyatnykha i in. (1997). Model characteryzuja
nastepujace, zgodne z obserwacjami parametery: M = 1.912My, Voq = 89
km/s, logTegr = 3.906, Xo = 0.7, Z = 0.02 . Okrazone kropki odpowiadaja
modom dopasowanym. Trzy mody radialne maja rzedy n =4,5,7.

wyznacza sie

DH = min[Z(Vk,obs - Vk,cal)2wk]7 (530)
k

gdzie k numeruje mody, a wy jest waga pomiaru. Nastepnie znajduje sie min-
imum Dy, co prowadzi do wyznaczenia najlepszej identyfikacji (ng, fx, my) i
naglepszych parametréw modelu, IT.

Przyktad wyniku takiej procedury zastosowanej do gwiazdy typu 6 Scuti
XX Pyx, dla ktérej zmierzono 13 czestotliwosci modow, vy, obs, pokazuje rys.21.
Do vgobs dopasowywane byly czestotliwo$ci modelowe, vy cal, wyliczone dla
trojwymiatowej siatki 40000 modeli. Dopasowywanymi parametrami modeli
wyliczonych zwyklym kodem ewolucyjnym, w przedziatach zgodnych z danymi
spektroskopowymi, byly IT = (M, Tum, Veq,0)- Parametry sktadu chemicznego
ustalone byly na wartosciach Xy = 0.7, Z = 0.02. Modele znajdowaly sie w
srodkowej czesci pasa ciagu gtownego (X, pomiedzy 0.3 i 0.6). Przyjeto, ze w
czasie ewolucji gwiazda utrzymuje rotacje jednorodna, przy zachowaniu global-
nego momentu pedu. Dla kazdego z tych modeli wyliczone zostaly czestotliwosci
wszystkich niestabilnych modéw z £ < l. = 2, z uwzglednieniem rotacji do
efektéw kwadratowych wlacznie.

Widzimy, ze z 30 niestabilnych modéw o stopniach ¢ < 2 tylko 13 mozna
byto zwigzaé¢ z modami wykrytymi w XX Pyx. Wéréd tych 13tu jest tylko jeden
mod radialnych. Wiekszo$¢ modéw niskich stopni pozostata niewzbudzona lub
osiggneta amplitudy ponizej progu detekcji wynoszacego 1mmag. Multiplety
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sa wyraznie asymetryczne, co §wiadczy o istotnej roli dystorsji odsrodkowej,
kwadratowego efektu rotacji. W przypadku bliskiej pary modow £ = 2 multi-
plety nachodza na siebie. Na 78 odstepy miedzy mierzonymi czestotliwo$ciami,
sg tylko 2 sa w dobrym przyblizeniu rowne. To te dwa przypisane dwém parom
modoéw modow £ =1, m = +1.

Rysunek sugeruje dobre dopasowanie, jednak dla niektérych odlegtosé mod-
elowych czestotliwoéci znacznie bledy pomiaréw (wzgledny btad < 5 x 1074).
Powazniejszym problemem jest to, ze zblizone wartosci Dy znalezione zostaty
dla dwoch istotnie roznych modeli z (M /Mg, Veq/1km/s) wynoszacymi (1.955,
99) i (2.016, 56). Mod o najwyzszej amplitudzie i jednocze$ni najwyzszej czes-
totliwosci (38 c¢/d) zostal w tych modelach zidentyfikowny jako £ =21im = +2
(w pierwszym z nich), a m = —2 (w drugim), podczas gdy na rysunku 21
widzimi, identyfikacje tego modu jako £ = 1,m = 0.

Opisana procedura identyfikacji modéw w potaczeniu z konstrukcja modelu
jest ryzykowna i trudna. Przyczyna niezadowalajacego dopasowania moze by¢é
zaréwno, ograniczenie sie do modéw z ¢ < 2, jak i nieuwzglednienie niepewnosci
W Vkcal. Z wigkszym sukcesem procedura zotala zostosowana do pulsujacych
gwiazd sdB, chociaz i w tym przypadku nalezy odnie$¢ sie z ostrozno$cia do
uzyskanych rezultatéw. Dlatego bardzo wazne jest wykorzystanie dodatkowych
obserwabli do ograniczen na wartosci ¢ i m wykrywanych modéw.
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