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Chcielibyśmy zachęcić także do obserwacji kilku 
innych gwiazd. Jedną z nich jest miryda R Aqr, dla 
której już wiosną bieżącego roku AAVSO 
opublikowało Alert Notice #665, w którym  
dr Lee Anne Willson z Iowa State University prosi  
o współpracę w monitorowaniu zachowania tej 
gwiazdy. 

W cyklu KALENDARIUM przedstawiamy jak 
zwykle efemerydy dla gwiazd zmiennych 
długookresowych typu Mira Ceti, których maksima 
jasności przewidywane są w najbliższym czasie, 
jednak tym razem trochę nietypowo opisujemy aż 5 
kolejnych miesięcy. 

A na zakończenie numeru prezentujemy raport  
z aktywności Słońca, przygotowany na bazie 
obserwacji członków Towarzystwa Obserwatorów 
Słońca im. Wacława Szymańskiego oraz 
podsumowanie aktywności słonecznej za II kwartał 
2019 r.  

Zapraszamy do lektury! 
 

Krzysztof Kida 
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Doppler boosting, czyli wzmocnienie dopplerowskie 
jest zjawiskiem polegającym na zmianie 
obserwowanej jasności obiektu astrofizycznego 
poruszającej się względem obserwatora. Pozwala ono 
na uzyskiwanie dokładności pomiarów w fotometrii 
satelitarnej rzędu mikro-magnitudo (μmag). W tym 
numerze biuletynu Proxima polecamy uwadze 
artykuł, który jest wprowadzeniem do tej niezwykłej 
dziedziny fotometrii. 

A wśród obserwatorów nocnego nieba 
chcielibyśmy zwrócić uwagę na interesującą gwiazdę, 
która sprawiła astronomom miłą niespodziankę.  
27 sierpnia około godz. 20.50 UT portugalski 
obserwator Alfredo Pereira zaobserwował bowiem 
gwałtowne pojaśnienie nowej powrotnej V3890 Sgr. 
Jest to już trzeci zaobserwowany w historii wybuch 
tej zmiennej. Poprzednie dwa miały miejsce w latach 
1962 i 1990. O obecnym wybuchu wspominamy  
w dziale NEWS, a o samej gwieździe nieco więcej 
piszemy w PORADNIKU OBSERWATORA. Warto 
poczytać również o trzech innych gwiazdach nowych, 
które pojawiły się na niebie w drugim i trzecim 
kwartale 2019 roku, a o których piszemy w dziale 
GWIEZDNE KATAKLIZMY. 

SŁOWO WSTĘPU 
 

Wszelkie prawa zastrzeżone. Żadna część tej publikacji nie może być reprodukowana w żadnej formie ani żadną 
metodą bez pisemnej zgody redakcji. 

Copyright © 2019 by PROXIMA 

 

W biuletynie wykorzystano wyniki obserwacji zgromadzone w bazie AAVSO, uzyskane dzięki wysiłkowi 
obserwatorów z całego świata. 

We acknowledge with thanks the variable star observations from the AAVSO International Database contributed 
by observers worldwide and used in this bulletin. 

 

Okładka: Mgławica Serpens (HBC 672) – odległy od Ziemi o 1300 lat świetlnych gwiezdny żłobek 
sfotografowany przez Kosmiczny Teleskop Hubble’a. Na zdjęciu widać cień rzucony przez dysk materii 
otaczającej nowonarodzoną gwiazdę podobną do Słońca. 
Źródło: NASA, ESA, and STScI 
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Obserwujmy R Wodnika! 
Marian Legutko (LMT) 

Zaledwie około 50’ w kierunku południowo-wschodnim od gwiazdy ω2Aquarii (omega 2 Wodnika, 
~4m,5), we wschodniej części gwiazdozbioru Wodnika znajdziemy ciekawą zmienną R Aqr. Obiekt ten 
łączy w sobie dwa typy zmienności. Jest to zarówno miryda, jak i gwiazda typu Z And. 

Na przełomie sierpnia i września, o północy gwiazda znajduje się blisko 20 stopni nad 
południowo-wschodnim horyzontem. Jej współrzędne: RA = 23h 43m 49,46s, Dekl. = -15°17’04,2”. 

Już wiosną bieżącego roku AAVSO opublikowało Alert Notice #665, w którym dr Lee Anne Willson 
z Iowa State University prosi o współpracę obserwatorów w monitorowaniu zachowania R Aqr. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Miryda zmienia swoją jasność w zakresie 5,2 – 12,4 Vmag (średnio: 6 – 11 Vmag) z okresem  
387 dni. 

Zmienność gwiazdy zauważył już w początkach XIX wieku Karl Ludwig Harding. Sto lat później 

została ona sklasyfikowana jako regularna miryda. W roku 1919 w obserwatorium na Mount Wilson 

wykonano pierwszą obserwację widmową R Aqr, która wskazywała na obecność linii emisyjnych 

charakterystycznych dla „gorącego” obiektu mgławicowego jako swego rodzaju „dodatek” do widma 

M7e, typowego dla zmiennej długookresowej. Po raz pierwszy mgławicę znaną dzisiaj jako  

Cederblad 211 sfotografował Carl Lampland w 1921 roku w Obserwatorium Lowell’a. W kolejnym roku 

wykonano bardziej szczegółowe obserwacje widmowe, które pozwoliły wykryć spektra 

charakterystyczne dla trzech różnych typów obiektów: obok znanych już widm mgławicy oraz 

czerwonego olbrzyma, wykryto linie charakterystyczne dla gorącego składnika typu O lub B, 

najpewniej białego karła. W 1939 roku Edwin Hubble wykazał, a jego obserwacje potwierdził Walter 

Baade, że mgławica stale się rozszerza. Przy odległości około 650 lat świetlnych R Aqr jest najbliższą 

nam gwiazdą zmienną symbiotyczną. 

 

 

 

NEWS 
 

Rys. 1. Krzywa blasku R Aqr na bazie 5336 obserwacji zgromadzonych w AAVSO w okresie marzec 
2001 – luty 2019 
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Po czerwcowym maksimum miryda obecnie słabnie. R Wodnika wykazuje w ostatnich latach 
słabsze niż zazwyczaj minima blasku. Ma to najprawdopodobniej związek ze zbliżającym się 
zaćmieniem w układzie symbiotycznym, które powtarza się co około 44 lata. Ostanie takie wydarzenie 
miało miejsce w roku 1978. Według przewidywań zaćmienie już się rozpoczyna, a jego maksimum 
jest przewidziane w roku 2021 lub 2022. Całe zjawisko ma trwać łącznie ok. 6 lat. Właśnie to 
wydarzenie skłoniło grupę badaczy do zachęcenia rzeszę obserwatorów – amatorów na całym świecie 
do obserwacji (zwłaszcza kolejnego minimum blasku) R Aqr. 

Ze względu na swoje położenie zmienna R Wodnika nie jest łatwym obiektem obserwacji z terenu 
naszego kraju. Znajduje to swoje odbicie w ilości obserwacji zebranych w bazie SOGZ-PTMA. Mimo 
mało korzystnego położenia zmiennej na niebie, warto zachęcić polskich obserwatorów do wzięcia 
udziału w aktualnie trwającej kampanii obserwacyjnej tej bardzo interesującej gwiazdy zmiennej. 

 
Źródła: 
AAVSO Alert Notice #665 – https://www.aavso.org/aavso-alert-notice-665  
AAVSO Alert Notice #535 – https://www.aavso.org/aavso-alert-notice-535  
AAVSO Variable Star of the Season: https://www.aavso.org/vsots_raqr  
AAVSO – VSX: https://www.aavso.org/vsx/index.php?view=detail.top&oid=846  

 

 

Rys. 2. Obraz R Aquarii z otaczającą układ symbiotyczny mgławicą Cederblad 211 (By Credit Line 
and Copyright Adam Block/Mount Lemmon SkyCenter/University of Arizona - 
http://www.caelumobservatory.com/gallery/raquariis.shtml, CC BY-SA 3.0us, 
https://commons.wikimedia.org/w/index.php?curid=23239145) 
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Obserwujmy gammę Perseusza (γ Persei) 
Marian Legutko (LMT) 

W północnej części gwiazdozbioru Perseusza znajdziemy jasną, okołobiegunową gwiazdę γ Per.  
W bazie The International Variable Star Index (AAVSO – VSX) gwiazda ta opisywana jest jako 
zmienna zaćmieniowa typu Algola. Jest to obiekt słabo zbadany. Pierwsze w historii obserwacje 
minimum tego układu wykonano we wrześniu 1990 roku. Okres zmienności podawany jest mało 
precyzyjnie. W zależności od źródła danych wynosi on od 5330 do 5550 dni. Baza AAVSO podaje 
długość okresu zmienności równą 5346 dni. Układ zaćmieniowy γ Per składa się z żółtego olbrzyma 
oraz białej gwiazdy ciągu głównego. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

W zależności od przyjętego okresu zmienności, minimum blasku może wystąpić w dniach od  
ok. 21 listopada do 25 grudnia bieżącego roku. Czas trwania zaćmienia głównego szacowany jest na 
około dwa tygodnie. Biorąc pod uwagę niepewności podanych dat / okresów, obserwatorzy powinni 
rozpocząć monitorowanie blasku zmiennej nie później niż 1 listopada. 

Jasność zmiennej zaćmieniowej waha się w granicach od 2,91 do 3,21 Vmag w minimum 
głównym. Jako obiekt obserwacji wizualnych jest to trudny cel. Wydaje się, że γ Per świetnie nadaje 
się do obserwacji lustrzankowych i, zapewne, CCD. 

Jako ciekawostkę można dodać, że w odległości kątowej zaledwie ok. 1,5° od γ Per znajduje się 
kolejna jasna zmienna typu Algola o małej amplitudzie i długim okresie zmienności: tau Perseusza  
(τ Per: 3,93 ÷ 4,09 Vmag, 1515,81 dni), której najbliższe minimum główne jest przewidziane na 
marzec 2022 roku. 

 
Źródła: 
AAVSO-VSX – https://www.aavso.org/vsx/index.php?view=detail.top&oid=26203  
R.E.M. Griffin i in., The Eclipse of Gamma Persei, I.A.P.P.P Communications, nr 57, jesień 1994 

 
 

Rys. 1. Krzywa blasku γ Per we wrześniu 1990 roku, w trzech filtrach johnsonowskich: U, B, V. 
(R.E.M Griffin i in, 1994). 

NEWS 
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Obserwujmy zetę Woźnicy (ζ Aurigae) 
Marian Legutko (LMT) 

 

Niedaleko Capelli, najjaśniejszej gwiazdy Woźnicy, odnajdziemy na niebie kolejną okołobiegunową 

zmienną typu Algola, ζ Aur (nazwa własna: Haedi). Jest to kolejny przykład jasnego układu 

zaćmieniowego o małej amplitudzie i długim okresie zmienności. 

Blask ζ Aur waha się w granicach od 3,7 w maksimum do 3,97 Vmag w minimum głównym. 

Okres zmian jasności wynosi 972,16 dni. 

Ponieważ środek minimum głównego przewidywany jest ok. 14 listopada bieżącego roku, a faza 

płaskiego dna trwa ok. 40 dni, warto wcześniej rozpocząć obserwacje zmiennej zaćmieniowej. 

Warto zauważyć, że ζ Aur jest pierwowzorem podtypu zmiennych typu Algola, którego jednym  

z wyróżniających elementów jest niewielka różnica mas składników (współczynnik M1/M2 ≤ 1,5,  

np. AL Velorum). 
 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 
 
 

Źródła: 

AAVSO-VSX – https://www.aavso.org/vsx/index.php?view=detail.top&oid=4300  

AAVSO Special Notice (dotyczący kampanii obserwacyjnej ζ Aur w roku 2011) – 

https://www.aavso.org/aavso-special-notice-252  

K.O Wright, The Zeta Aurigaestars, Vistas in Astronomy, vol. 12, 1970  

 

 

 

Rys. 1. Krzywa blasku ζ Aur (CCD-V, DSLR-g) podczas zaćmienia w marcu 2017 roku, na 
podstawie obserwacji zebranych w bazie AAVSO. 

NEWS 
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Wybuch nowej powrotnej V3890 Sagittarii 
Marian Legutko (LMT) 

27 sierpnia około godz. 20.50 UT portugalski obserwator Alfredo Pereira zaobserwował gwałtowne 

pojaśnienie zmiennej V3890 Sgr. Jest to już trzeci zaobserwowany w historii wybuch tej nowej 

powrotnej. Poprzednie dwa obserwowano w 1962 oraz w 1990 roku. 

V3890 Sgr zlokalizowana jest niecałe 1,5° w kierunku północno-wschodnim od gwiazdy λ Sgr  

(2,8 mag), nieco na północ nad linią łączącą gromady kuliste M22 i M28, bliżej M22. Współrzędne 

obiektu: RA = 18h30m 43,29s, Dekl. = -24° 01’ 08,9”. Składnikami układu V3890 Sgr są biały karzeł  

i czerwony olbrzym. Okres orbitalny wynosi ~520 dni i wiąże się z tym możliwość obserwacji zaćmień 

w układzie. Ponadto czerwony olbrzym jest gwiazdą pulsującą o głównym okresie ok. 106 dni. 

W minimum blasku gwiazda zmienna wykazuje jasność 18,4 Vmag, przy czym obserwowano 

okresy aktywności, podczas których wahała się ona pomiędzy 15,5 do 16,5 Vmag. W czasie 

wybuchów w latach 1962 i 1990 jasność V3890 Sgr wzrastała do ok. 8,1 mag. Sierpniowy wybuch był 

pod tym względem rekordowy – A. Pereira odnotował blask gwiazdy na poziomie 6,7 mag. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Źródła: 

AAVSO-VSX – https://www.aavso.org/vsx/index.php?view=detail.top&oid=31590  

AAVSO AlertNotice#677 – https://www.aavso.org/aavso-alert-notice-677  

B.E. Schaefer, Comprehensive PhotometricHistories of AllKnownGalacticRecurrentNovae, 

arxiv.org/pdf/0912.4426.pdf 

B.E. Schaefer, Orbital Periods For Three RecurrentNovae, arxiv.org/pdf/0903.1349.pdf  

 

 
 

Rys. 1. Krzywa blasku V3890 Sgr, w dniach 27 sierpnia – 11 września 2019, na podstawie 

obserwacji zebranych w bazie AAVSO. 

NEWS 
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Z kalendarza zabójców supernowych ASAS-SN 
Czyli subiektywnie wybrane informacje na temat obserwacyjnego przeglądu całego nieba All-Sky 
Automated Survey for Supernovae od początku marca do końca czerwca 2019 r. ze strony 
internetowej ASAS-SN [1] oraz profilu twitterowego SuperASASSN [8]. Ważne – zabójcy supernowych 
odkryli przy końcu czerwca tysięczną supernową: ASASSN-19qo (AT 2019ikp). 

Ryszard Biernikowicz 
 
4 kwietnia 2019 r. Administrator ASAS-SN [8] zauważył ciekawy przypadek supernowej SN 2016B 
(ASASSN-16ab) w publikacji arXiv 1904.01844, której głównym autorem jest hinduski astronom 
R.Dastidar. Jej krzywa blasku wykazuje pośrednie właściwości pomiędzy typami II-P i II-L (szczegóły 
na rys.1). Początkowy spadek jasności był bardziej stromy (1,68 mag/100 dni), zaś w późniejszej 
fazie plateau zmniejszył się do 0,47 mag / 100 dni. Faza fotosferyczna (optycznie nieprzeźroczysta 
powierzchnia umierającej gwiazdy) trwała 118 dni („OPTd” na rys.1 po lewej), co jest wartością 
porównywalną dla typu II-P. Z kształtu bolometrycznej krzywej blasku oszacowano masę 
radioaktywnego izotopu 56Ni na 0,082M⊙, którego rozpad podtrzymywał jasność SN 2016B  
w późniejszych fazach. W okresie 57-97 dni (faza fotosferyczna) po wybuchu w widmach 
zidentyfikowano w oparciu o modelowanie profili oprócz zmieniających się w czasie normalnych 
absorpcji również składniki absorpcyjne linii wodoru Hα i Hβ o dużej prędkości (~7000 km/s – patrz 
rys.1 po prawej). Może to wskazywać na występowanie oddziaływania materii wyrzuconej przez 
supernową z materią wokółgwiazdową. Takie składniki absorpcyjne o dużej prędkości w widmach są 
typowe dla supernowych II-L. Na podstawie modelowania bolometrycznej krzywej blasku SN 2016B 
oszacowano całkowitą masę wyrzuconej materii na ~15M⊙, energię kinetyczną ~1,4 FOE  
i początkowy promień ~400R⊙. 
 

 
Rysunek 1. Krzywe blasku supernowej SN 2016B (ASASSN-16ab) pośredniego typu II-P/II-L oraz jej 
widmo (okolice linii widmowej wodoru Hβ i Hα ) w fazie fotosferycznej. Na widmach od 57 dnia 
zaznaczono czerwoną przerywaną linią składniki HV (High Velocity o prędkości radialnej  
~ -7000 km/s). Niebieską linią oznaczono widma obserwowane, a czarną – widma modelowane. 
Materiał źródłowy: arXiv 1904.01844. 
 
9 kwietnia 2019 r. Ukazała się (arXiv 1904.03198) analiza obserwacji fotometrycznych  
i spektroskopowych osobliwej supernowej typu Ia ASASSN-15pz (typ Ia-pec) przez astronomów 
współpracujących w ramach projektu ASAS-SN. Głównym autorem tej publikacji jest niedawny 
absolwent uniwersytetu pekińskiego P.Chen. ASASSN-15pz została sklasyfikowana jako supernowa 
podobna do podtypu „SN 2009dc” supernowych Ia-pec (do tego podtypu zalicza się również  
supernowe SN 2003fg, SN 2006gz, SN 2007if i prawdopodobnie SN 2012dn). Ewolucja czasowa 
widma ASASSN-15pz jest niemal identyczna jak SN 2009dc (szczegóły na rys.2 po prawej).  
Od typowych supernowych Ia odróżnia ją wyjątkowo jasne niebieskie kontinuum we wczesnej fazie 
wybuchu z silną linią absorpcyjną CII λ6580Å przed i w okolicach maksimum jasności oraz względnie 
małe prędkości ekspansji. Supernowa osiągnęła w maksimum jasność absolutną -19,69 / -19,67 
odpowiednio w filtrach dżonsonowskich B / V (przy tym uwzględniono minimalną ekstynkcję 
pochodzącą od galaktyki macierzystej), co jest wartością znacznie mniejszą niż dla SN 2009dc  
(por. rys.2 po lewej). Z bolometrycznej krzywej blasku oszacowano masę izotopu promieniotwórczego 

NEWS 
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56Ni wytworzonego podczas wybuchu ASASSN-15pz na ~1,13M⊙, co jest wartością większą niż dla 
normalnych supernowych Ia, ale mniejszą niż dla SN 2009dc. Krzywa blasku ASASSN-15pz w filtrach 
B / V jest szeroka i spadek jasności o ciągu 15 dni w barwie B (0,67 mag) jest porównywalny  
z SN 2009dc, ale wolniejszy niż dla normalnych supernowych typu Ia. 

Jako populacja supernowe podobne do SN 2009dc wykazują znaczne zróżnicowanie w wartości 
maksymalnej jasności i nie spełniają ściśle relacji szerokość krzywej blasku vs jasność absolutna dla 
populacji supernowych Ia. W pozbawionej efektów selekcji próbce statystycznej ~200 supernowych 
odkrytych przez ASAS-SN (z<0,02) jest tylko jedna supernowa ASASSN-15pz podobna do SN 2009dc 
- co sugeruje, że tego typu supernowe stanowią tylko ~1% wszystkich supernowych Ia. 

 
 
Rysunek 2. Krzywa blasku supernowej ASASSN-15pz (typ Ia-pec) w filtrach B i V w porównaniu do 
innych supernowych  (SN 2009dc: Ia-pec, SN 2012dn: Ia-pec ?, żółte krzywe blasku: supernowe typu 
Ia z przeglądu CSP-I) oraz ewolucja czasowa jej widma w porównaniu do "bliźniaczej" supernowej  
SN 2009dc. Na widmach po prawej stronie podano liczbę dni "d" od maksimum jasności w barwie B. 
Materiał źródłowy: arXiv 1904.03198. 

Kilka pierwszych zaobserwowanych supernowych podobnych do SN 2009dc osiągnęło 
maksymalną jasność absolutną ~ -20 mag. Spowodowało to powstanie spekulacji teoretycznych  
o progenitorach tych supernowych jako białych karłach o masie większej od masy Chandrasekhara  
i wprowadzenie popularnej nazwy dla nich „supernowe typu Ia o masie super-chandrasekharowskiej” 
(j.ang. „Super-Chandrasekhar-mass supernovae Ia”). Jednakże w ostatnich latach pojawiło się wiele 
obserwacyjnych i teoretycznych dowodów przeciwko hipotezie super-chandrasekharowskich 
supernowych Ia. Dlatego P.Cheng ze współpracownikami proponuje używać od tej pory określenie 
osobliwe supernowe Ia podobne do SN 2009dc (j.ang.: 2009dc-like supernovae Ia-pec) zamiast 
supernowych super-chandrasekharowskich. 

22 kwietnia 2019 r. Administrator ASAS-SN na Twitterze [8] poinformował o ukazaniu się publikacji 
T. Holoien’a ze współpracownikami (arXiv 1904.09293) dotyczącej odkrycia i wczesnej fazy obserwacji 
zjawiska ASASSN-19bt, które okazało się pierwszym TDE (pływowe rozerwanie gwiazdy w polu 
grawitacyjnym supermasywnej czarnej dziury) odkrytym przez satelitę TESS. Administrator na 
Twitterze [8] zwraca uwagę, by nie mylić tego obiektu z ASASSN-18tb (supernowa Ia-CSM omawiana 
w poprzedniej Proximie w kalendarzu zabójców pod datą 22 marca 2019 r. – patrz również 
arXiv:1903.08665) i ASASSN-18bt (supernowa typu Ia – patrz również arXiv: 1807.11526). 

24 kwietnia 2019 r. Na Twitterze [8] poinformowano o dodaniu ~120 tysięcy nowych gwiazd 
zmiennych do bazy [6] i na ten dzień liczy ona ~ 543 tysiące gwiazd zmiennych. 
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25 kwietnia 2019 r. Zabójcy supernowych na Twitterze [8] próbują za pomocą swojego 
oprogramowania weryfikować fotometrycznie alerty LIGO/Virgo [11] w oparciu o dane obserwacyjne 
ASAS-SN. Zjawiskom emisji fal grawitacyjnych obserwowanym przez LIGO/Virgo, takim jak 
koalescencja gwiazd neutronowych lub gwiazdy neutronowej z czarną dziurą, powinna towarzyszyć 
emisja promieniowania elektromagnetycznego. Ale biorąc ogromną odległość do tych źródeł jest mała 
szansa na zaobserwowanie podobnych zjawisk przez ASAS-SN. Administrator na Twitterze [8] 
próbował w ten sposób kilkakrotnie weryfikować alerty LIGO/Virgo (np. 25 kwietnia, 3 maja, 13 maja, 
18 maja br.) – przykład na rys. 3. 

 
Rysunek 3. Porównanie lokalizacji na niebie prawdopodobnej koalescencji czarnej dziury z gwiazdą 
neutronową oznaczonej w alertach LIGO/Virgo jako S190425z (po lewej) z pokryciem obserwacyjnym 
nieba w ciągu 24 godzin przez teleskopy ASAS-SN (po prawej). Na widoku ASAS-SN kolorem 
czerwonym oznaczono planety (litery: M, V, S, J), Księżyc i Słońce (⊙). Materiał źródłowy: po lewej 
[11], po prawej [8]. 
 
03 maja 2019 r. W archiwum preprintów naukowych ukazała się bardzo ciekawa publikacja  
T. Sukhbold’a i S. Adamsa (arXiv 1905.00474) dotycząca problemu „brakujących czerwonych 
nadolbrzymów” (ang. „missing RSG problem”). Najnowsze szacunki masy początkowej (MZAMS) 
obecnie znanych progenitorów supernowych typu II na podstawie analizy zdjęć przed kolapsem 
wskazują na istnienie granicy MZAMS~16-20M⊙ (przykład rys.4 po lewej) powyżej której czerwone 
nadolbrzymy nie wybuchają jako supernowe, lecz następuje bezpośredni kolaps do czarnej dziury. 
Należy pamiętać, że „bezpośredni kolaps do czarnej dziury” brzmi nieco fałszywie, ponieważ 
symulacje numeryczne kolapsu jądra gwiazdy masywnej zawsze „kończą się” powstaniem w ułamku 
sekundy gwiazdy protonowo-neutronowej (PNS) o masie < 1M⊙, na którą spada materia w tempie 
kilku dziesiątych M⊙ na sekundę. Kolaps do czarnej dziury rozpoczyna się po około 1-2 sekundach od 
początku zapaści jądra gwiazdy, gdy akrecja materii na PNS jest tak intensywna, że żadne 
oddziaływania fizyczne już nie są w stanie się przeciwstawić grawitacji. 

Autorzy omawianej publikacji przedstawiają argumenty na rzecz tego, że granica  
MZAMS ~16-20M⊙ ma uzasadnienie fizyczne – następuje zmiana głównego mechanizmu transportu 
energii w jądrze spalających węgiel (C) z konwekcji na promieniowanie (jądro: konwekcyjne →  
promieniste, szczegóły na rys.4 po prawej). W lżejszych gwiazdach węgiel spala w jądrach 
gwiazdowych, w których głównym mechanizmem przenoszenia energii jest konwekcja. Wynikiem tego 
jest bardziej zwarte jądro progenitora supernowej, a tym samym ułatwia to wybuch. W cięższych 
gwiazdach powyżej ww. granicy głównym mechanizmem transportu energii wytworzonej w jądrze  
w wyniku spalania C jest promieniowanie. Znacznie trudniej jest spowodować „wybuch” takiego mniej 
zwartego jądra gwiazdowego w symulacjach numerycznych. Aczkolwiek autorzy publikacji uzyskali  
w symulacjach numerycznych również „zieloną wyspę” oczekiwanych wybuchów supernowych przy  
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MZAMS ~ 23M⊙. (szczegóły na rys.4: wykres M4 vs MZAMS). Wymaga to weryfikacji obserwacyjnej, na 
przykład analizując parametry fizyczne progenitorów na zdjęciach przed wybuchem supernowej. 
 
 

 

Rysunek 4. Po lewej: kompilacja szacunkowej masy początkowej (MZAMS) obecnie znanych 
progenitorów supernowych typu II na podstawie analizy zdjęć przed kolapsem; zielono-czarny „kod 
kreskowy” - finał ewolucji gwiazdy masywnej w-g symulacji numerycznych (explosion = wybuch 
supernowej, implosion = kolaps do czarnej dziury). Po prawej: wykresy z symulacji numerycznych 
przedstawiające zależność M4 (masa jądra progenitora, przy której entropia/barion = 4kB) od masy 
początkowej gwiazdy (MZAMS) oraz „Interrior Mass” (masa jądra/otoczki licząc od środka gwiazdy, 
gdzie występuje konwekcyjne mieszanie się C, czyli węgla) również od MZAMS. Im mniejsze M4 tym 
bardziej zwarte jest jądro gwiazdy i tym łatwiej dochodzi do wybuchu supernowej (zielone punkty na 
wykresie M4 vs MZAMS). Przy MZAMS ≈ 18,7M⊙ następuje przejście od jądra konwekcyjnego do 
radiacyjnego (chodzi o fazę spalania węgla w jądrze gwiazdy).Materiał źródłowy: arXiv 1905.00474. 
 

5 maja 2019 r. Na Twitterze [8] poinformowano, że w kolejnej generacji „ASAS-SN Night Patrol” [4] 

planowane jest rozszerzenie listy obiektów do ~100 milionów, dla których będą dostępne 

aktualizowane codziennie krzywe blasku w filtrze „g”. Autorzy oczekują na sugestie, aby dodać tutaj 

obiekty, którymi zainteresowani są astronomowie. 

5 maja 2019 r. Teleskop IceCube zarejestrował neutrino o ekstremalnie dużej energii w dn. 3 maja 

2019 r. o godz. 17:23:08 UT. Teleskop ASAS-SN w Południowej Afryce wykonał zdjęcia wskazanego 

obszaru zaledwie 2 minuty po zdarzeniu, zaś teleskop w Chile – 10 godzin później. We wskazanej 

pozycji teleskopy ASAS-SN nie zarejestrowały obiektu słabszego niż 19 mag w filtrze „g”. Więcej 

informacji o tym zdarzeniu można znaleźć w telegramie astronomicznym [9]: 12729. 

22 maja 2019 r. Administrator poinformował na Twitterze [8], że w 2019 roku  pierwszą nową  

w Drodze Mlecznej odkrytą przez ASAS-SN jest ASASSN-19mo (patrz telegram astronomiczny [9]: 

12795). Otrzymała ona oznaczenie Nova Scorpii 2019 (patrz telegram astronomiczny [9]: 12817). 

Jest to dość spóźniony początek, ponieważ w 2018 roku teleskopy ASAS-SN odkryły 15 takich 

obiektów. 

7 czerwca 2019 r. Według [8] tak wygląda (patrz rys.5) prawie idealne pokrycie obserwacjami 

nocnego nieba przez 20 teleskopów ASAS-SN. Każdej pogodnej nocy teleskopy ASAS-SN wykonują 

około 7000 zdjęć nieba o kadrze ~4,5×4,5° (→ ~45 000 stopni kwadratowych). 

NEWS 
 



 

 13 Proxima • lipiec 2019 

Rysunek 5. Bliskie doskonałości pokrycie obserwacjami ziemskiego nieba w dniu 7 czerwca 2019 r. 
Kolory prostokątów oznaczono liczbę dni od ostatniego zdjęcia nieba (skala: „Days since observed”). 
Kolorem czerwonym oznaczono planety (litery: M, V, S, J), Księżyc i Słońce (⊙). Materiał źródłowy 
[8]. 
 
11 czerwca 2019 r. Czeski miłośnik astronomii Pavel Cagas [12] odkrył w gwiazdozbiorze Woźnicy 
prawdopodobny kwadrupolowy układ gwiazdowy składający się z dwóch bliskich rozdzielonych 
układów zaćmieniowych (EA + EA). Ten układ gwiazdowy oznaczono CzeV1640 w czeskiej bazie 
gwiazd zmiennych. Stosunek okresów orbitalnych obu układów zaćmieniowych jest bliski 3/2 
(0,842581 / 0,554234 dnia). Jest to wynik analizy obserwacji fotometrycznych wykonanych 
zestawem: teleskop 0,3m + kamera CCD. Inny kwadrupolowym układem gwiazdowym 
obserwowanym przez P. Cagas’a jest V0849 Aur (CzeV343). 

18 czerwca 2019 r. Zabójcy supernowych zareklamowali w [8] ciekawą publikację arXiv 
1906.06340 czeskiego astronoma M. Pawlaka ze współpracownikami głównie z grupy ASAS-SN pt. 
„The ASAS-SN Catalog of Variable Stars IV: Periodic Variables in the APOGEE Survey”. Autorzy 
porównali widma z bazy danych APOGEE (ten skrót pochodzi od Apache Point Observatory Galactic 
Evolution Experiment) z krzywymi blasku ASAS-SN. Do tego celu wykorzystano opublikowaną  
w 2018 roku wersję 14 bazy danych APOGEE, zawierającą widma w wysokiej rozdzielczości ponad  
258 tysięcy obiektów w Drodze Mlecznej. W tej próbce zidentyfikowano 1924 okresowe gwiazdy 
zmienne - w tym 465 nowe obiekty. Sklasyfikowano 430 podwójnych układów zaćmieniowych  
i elipsoidalnie zmiennych, 139 klasycznych pulsatorów (cefeidy, RR Lyrae i δ Scuti), 719 zmiennych 
długookresowych (pulsujące czerwone olbrzymy) i 636 zmiennych warunkowanych rotacją. 
Poszukiwanie zmiennych okresowych wykonano zarówno metodą wizualnej inspekcji,  
jak i wykorzystując algorytmy sztucznej inteligencji. Autorzy potwierdzili również ciekawy wniosek,  
że gwiazdowe układy podwójne występują przy małej metaliczności nawet dla tak 
niereprezentatywnego zbioru obiektów, jak ten z omawianej publikacji, gdzie kryterium 
klasyfikacyjnym jest okresowa zmienność krzywej blasku. 

29 czerwca 2019 r. Od roku 2013 w ramach projektu ASAS-SN odkryto tysięczną supernową. Jest 
nią ASASSN-19qo (AT 2019ikp) odkryta w galaktyce HIZOA J1212-59 znajdującej się dość blisko 
płaszczyzny Drogi Mlecznej (szczegóły na rys.6). Nową supernową zauważono na zdjęciu wykonanym 
w dniu 23 czerwca 2019 r. Na razie nie udało się jej sklasyfikować. 
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Rysunek 6. Fragment listy supernowych odkrytych przez ASAS-SN (l.p.=999,1000,1001). 
Jubileuszową tysięczną supernową odkrytą przez ASAS-SN jest ASASSN-19qo. Materiał źródłowy [3]. 
 
30 czerwca 2019 r. Lista supernowych [3] odkrytych przez ASAS-SN na koniec drugiego kwartału 
2019 r. zawiera 1000 pozycji i kończy się na ASASSN-19qo (AT 2019ikp) – patrz rys.6. W drugim 
kwartale 2019 r. odkryto 61 supernowych (lp.→1000-939). Tysięczną supernową odkrytą przez  
ASAS-SN, a zarazem ostatnią w drugim kwartale bieżącego roku jest już wspomniana ASASSN-19qo 
(AT 2019ikp). 
 

Materiały źródłowe : 
[1] Strona domowa ASAS-SN - http://www.astronomy.ohio-state.edu/~assassin/index.shtml 
[2] Lista wszystkich zjawisk chwilowych zarejestrowanych przez ASAS-SN - 

http://www.astronomy.ohio-state.edu/~assassin/transients.html 
[3] Aktualna lista supernowych odkrytych przez ASAS-SN - 

http://www.astronomy.ohio-state.edu/~assassin/sn_list.html 
[4] Strona internetowa „ASAS-SN Night Patrol” udostępniona w czerwcu 2017r. do generowania 

krzywych blasku z obserwacji ASAS-SN - https://asas-sn.osu.edu/ 
[5] Praktyczny poradnik zastosowania ASAS-SN Night Patrol - http://www.astronomy.ohio-

state.edu/~assassin/public/examples.shtml 
[6] Baza danych gwiazd zmiennych odkrytych przez ASAS-SN (udostępniona w styczniu 2018r.) - 

https://asas-sn.osu.edu/variables 
[7] ASAS-SN CV Patrol - http://cv.asassn.astronomy.ohio-state.edu/ 
[8] Profil ASAS-SN na portalu społecznościowym Twitter - https://twitter.com/SuperASASSN 
[9] Odnośnik do telegramów astronomicznych. Aby znaleźć konkretny numer telegramu należy  

w polu XXXX wpisać jego numer (np. 8042) - http://www.astronomerstelegram.org/?read=XXXX 
[10] Odnośnik do znalezienia obiektu w bazie TNS (Transient Name Server). Aby znaleźć obiekt TNS 

należy jego oznaczenie RRRRxxx (np. 2017exo – 500-setna supernowa odkryta przez ASAS-SN, 
ale to może być też np. wybuch CV) wpisać na koniec odnośnika - https://wis-
tns.weizmann.ac.il/object/RRRRxxx 

[11] LIGO/Virgo Public Alerts - https://gracedb.ligo.org/superevents/public/O3/ 
[12] Pavel Cagas (2019), „Discovery of a New Possible Quadruple Star Consisting of Two Eclipsing 

Binaries with Periods Close to a 3:2 Ratio” -https://iopscience.iop.org/article/10.3847/2515-
5172/ab2645 
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MIRYDY 
 
Prezentujemy efemerydy dla gwiazd zmiennych długookresowych typu Mira Ceti, których maksima 
jasności przewidywane są w najbliższych miesiącach. Wg kolejności podajemy: nazwę gwiazdy, 
współrzędne (na rok 2000), datę maksimum, okres zmienności, średnią amplitudę zmian blasku, czas 
obserwacji (miesiące, dla których gwiazda powinna być jaśniejsza od 11 mag). 

Bogdan Kubiak 

SIERPIEŃ 
W sierpniu noc już wyraźnie się wydłuża. W tym miesiącu 9 miryd znajdzie się w maksimach blasku. 
Praktycznie przez całą noc możemy obserwować S i T UMa, słabnące po zeszło miesięcznym 
maksimum. Nieco wyżej, znacznie bliżej Gwiazdy Polarnej, w maksimum blasku znajdzie się U UMi, 
niepozorna w swoim maksimum blasku (około 8 mag), ale za to w przyjemnej lokalizacji (leży niecałe 
3° od gwiazdy α Dra).  

Na wieczornym niebie, na wysokości około 40°, w maksimum blasku znajdzie się R CVn, jedna  
z jaśniejszych miryd tego miesiąca. Odnajdziemy ją mniej więcej w połowie drogi pomiędzy α CVn  
i γ Boo. Wszystko wskazuje na to, że w tym sezonie będzie zdecydowanie jaśniejsza od średnich 
wartości. Z drugiej strony gwiazdozbioru Wolarza, w maksimum blasku znajdzie się S CrB, której 
szybki wzrost jasności obserwowaliśmy w ubiegłym miesiącu. Do końca października będziemy mogli 
wieczorami obserwować jej powolny spadek jasności.  

W gwiazdozbiorze Wężownika w maksimum blasku znajdą się dwie niezbyt jasne mirydy. 
Pierwszą z nich jest Z Oph, którą odnajdziemy w centralnej części konstelacji, około 7° na południowy 
zachód od jasnej gwiazdy β Oph.  Drugą jest RY Oph, leżąca znacznie wyżej, około 8° na wschód od  
β Oph. Obie gwiazdy nie są zbyt często obserwowane, przez to warte są uwagi obserwatorów.  

Wędrując na północ wzdłuż Drogi Mlecznej, na jej wschodnich obrzeżach, w gwiazdozbiorze Liska 
natkniemy się na krótkookresową mirydę R Vul, które także nie jest zbyt często wizualnie 
obserwowana. 

Znacznie wyżej, już w gwiazdozbiorze Łabędzia maksimum blasku osiągnie R Cyg, bardzo znana  
i popularna w obserwacji zmienna, leżąca kilka stopni od gwiazdy θ Cyg. Podczas zeszłorocznego 
maksimum osiągnęła około 6,5 mag, ale w tym cyklu wydaje się, że będzie znacznie słabsza i raczej 
nie przekroczy 8 mag. Wędrując dalej na wschód, do gwiazdozbioru Jaszczurki natkniemy się na dość 
regularną i mało obserwowaną mirydę S Lac. Znajdziemy ją mniej więcej w połowi drogi pomiędzy 
gwiazdami 1 a 11 Lac. 

W Wodniku możemy w dalszym ciągu obserwować spadek jasności R Aqr. W przyszłym roku po 
raz pierwszy od wielu lat będziemy mogli zaobserwować jej maksimum z terenu naszego kraju. Zanim 
to nastąpi,  możemy jeszcze poobserwować T Aqr, której maksimum blasku wypada około  
20 sierpnia. Odnajdziemy ją w zachodniej części gwiazdozbioru, około 5° na północ od gwiazdy ε Aqr. 

Pozostając we wschodniej części nieba, w gwiazdozbiorze Andromedy, tuż przed maksimum 
blasku będzie R And, jedna z jaśniejszy miryd na niebie. W ostatnich latach w trackie maksimów 
zbliżała się jasnością do 6 mag. 

Nieco wyżej do maksimum blasku będzie przygotowywać się kolejna jasna miryda, R Cas. 
Wszystko wskazuje na to, że w tym cyklu zaskoczy swoją jasnością, gdyż już w połowie sierpnia jej 
blask osiągnął 6 mag, podczas gdy średnia wartość maksimum wynosi 7,0 mag!! Jej maksimum 
spodziewamy się w połowie września. 

Pod koniec miesiąca na porannym niebie pojawi się R Lep, jasna miryda charakteryzująca się 
intensywnie czerwonym blaskiem. Jej maksimum spodziewamy się pod koniec miesiąca. 
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Nazwa R.A. Decl. Data Okres Amplituda V>11 mag 

U UMi 14h17m19,90s 66°47′39,1″ 10 330,92 8,2-12,0 IV-XI 

S CrB 15h21m23,95s 31°22′02,6″ 12 360,26 7,3-12,9 VII-XII 

R Vul  21h04m22,50s 23°49′18,0″ 13 136,73 8,1-12,6 VII-IX 

R CVn 13h48m57,05s 39°32′33,2″ 16 328,53 7,7-11,9 V-XI 

Z Oph 17h19m32,11s 01°30′54,2″ 16 348,70 8,1-12,7 V- XI 

T Aqr 20h49m56,40s -05°08′48,0″ 20 202,10 7,7-13,1 VII-X 

RY Oph 18h16m36,94s 03°41′35,3″ 24 150,41 8,2-13,2 VII-IX 

R Cyg 19h36m49,38s 50°11′59,4″ 29 426,45 7,5-13,9 VI-XII 

S Lac 22h29m00,90s 40°18′55,9″ 30 241,50 8,2-13,0 VI-IX 

Niebo 15 VIII, godz. 3:00. Mapa wygenerowana na podstawie programu CdC 

Niebo wieczorne 15 VIII, godz. 22:00. Mapa wygenerowana na podstawie programu CdC 
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WRZESIEŃ 
Wrzesień zapowiada się bardzo dobrze dla miłośników miryd. Wszystko wskazuje na to, że prawdziwe 
show przygotowała dla nas R Cas, która już w sierpniu osiągnęła 6 mag. Możemy ją obserwować 
praktycznie całą noc, a w sprzyjających warunkach będzie ją można dostrzec gołym okiem, choć nie 
będzie to łatwe zadanie w mrowiu gwiazd Drogi Mlecznej. Praktycznie do końca roku powinna 
pozostać w zasięgu niewielkich instrumentów optycznych. 

Nieco niżej, w gwiazdozbiorze Andromedy, na początku miesiąca w maksimum blasku będzie  
R And, jedna z jaśniejszych mir jesiennego nieba. W trakcie ostatnich maksimów jasnością zbliżyła się 
do 6 mag, zobaczymy co tym razem nam pokaże.  

Pozostając w obszarze jesiennych gwiazdozbiorów warto spojrzeć na gwiazdozbiór Trójkąta. Tam 
na granicy z gwiazdozbiorem Perseusza na jasności zyskiwać będzie R Tri, której maksimum 
spodziewamy się w listopadzie. 

Na wieczornym niebie w dalszym ciągu możemy podziwiać słabnące S CrB i R CVn, jednak trzeba 
się śpieszyć z ich obserwacjami, gdyż z godziny na godzinę ich warunki obserwacyjne będą się 
pogarszać. 

Trochę lepsze warunki będą dla gwiazdozbioru Herkulesa, który nadal wznosi się dość wysoko 
nad horyzontem. Właśnie tam we wrześniu 2 mirydy znajdą się w maksimum, a w kolejnych 
miesiącach dwie inne osiągną maksimum blasku. Około 19 września maksimum blasku osiągnie  
U Her, łatwa w lokalizacji, gdyż leży dość blisko jasnej gwiazdy β Her. W ostatnich latach lubiła być 
nieco jaśniejsza od średnich wartości. Pod koniec miesiąca maksimum osiągnie RS Her, słabsza od 
poprzedniczki i leżąca nieco wyżej, kilka stopni na południowy wschód od δ Her.  

W Kasjopei niedaleko dominującej na wrześniowym niebie R Cas, maksimum blasku osiągnie 
niepozorna T Cas, którą odnajdziemy kilka stopni na zachód od α Cas. Nieco dalej na południe, na 
pograniczu z gwiazdozbiorem Andromedy odnajdziemy U Cas, słabą i mało obserwowaną mirydę. 
Niełatwo ją odnaleźć ze względu na brak w jej pobliżu jaśniejszych gwiazd, pewnym ułatwieniem 
może być fakt, że leży mniej więcej w połowie drogi pomiędzy α Cas a β And. 

Trochę wyżej niż Kasjopeja, wśród słabych gwiazd Żyrafy dwie mirydy znajdą się w maksimum 
blasku. Około 9 września maksimum osiągnie X Cam, której okres wynosi niecałe 5 miesięcy. Pod 
koniec miesiąca, 29 września maksimum osiągnie S Cam. Obie gwiazdy w swoich średnich maksimach 
są słabsze od 8 mag. Dwie kolejne mirydy z Żyrafy, T Cam i R Cam, znajdą się w maksimum dopiero 
w listopadzie, ale już we wrześniu powinny być jaśniejsze od 11 mag. 

Wśród jesiennych gwiazdozbiorów warto także skierować wzrok na Wieloryba, tam w maksimum 
znajdzie R Cet, niepozorna pod względem jasności i mało obserwowana miryda. Parę stopni na 
południe od niej co raz jaśniejsza stawać będzie się nie kto inny jak Mira Ceti, królowa wszystkich 
miryd. Jej maksimum spodziewane jest na początku listopada. 

Na porannym niebie najjaśniejszą mirydą będzie intensywnie czerwona  R Lep, której maksimum 
wypada około 24 września. Odnajdziemy ją nad południowo wschodnim horyzontem, kilka stopni na 
południe od Rigiela. 

Kilka stopni na zachód od słynnej Mgławicy Oriona odnajdziemy S Ori, niepozorną mirydę, która 
w średnich wartościach maksimum osiąga 8,4 mag. Maksimum jej blasku spodziewamy się na 
przełomie września i października. 
 
 
 
 
 

KALENDARIUM 
 



 

 18 Proxima • lipiec 2019 

 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 

 
 
 
 
 

Nazwa R.A. Decl. Data Okres Amplituda V>11 mag 

R And 00h24m01,94s 38°34′37,3″ 7 409,33 6,9-14,3 VII-XII 

T Cas 00h23m14,27s 55°47′33,2″ 8 444,83 7,9-11,9 VI-XII 

X Cam 04h45m42,19s 75°06′03,4″ 9 143,56 8,1-12,6 VII-IX 

R Cet 02h26m02,31s 00°10′41,8″ 15 166,24 8,1-13,0 VII-IX 

R Cas 23h58m24,87s 51°23′19,7″ 16 430,46 7,0-12,6 VII-XII 

U Her 16h25m47,47s 18°53′32,8″ 19 406,10 7,5-12,5 V-XII 

T Eri 03h55m13,90s -24°01′56,6″ 21 252,29 8,0-12,8 VI-X 

R Lyn 07h01m18,00s 55°19′49,8″ 22 378,75 7,9-13,8 V-XI 

R Lep 04h59m36,34s -14°48′22,5″ 24 427,07 6,8-9,6 cały rok 

S Cam 05h41m02,48s 68°47′54,9″ 27 327,26 8,1-11,0 cały rok 

U Cas 00h46m21,36s 48°14′38,6″ 28 277,20 8,4-14,8 VII-IX 

RS Her 17h21m42,35s 22°55′15,9″ 28 219,70 7,9-12,5 VII-X 

S Ori 05h29m00,89s -04°41′32,7″ 30 414,30 8,4-12,9 V-XI 

Niebo wieczorne 15 IX, godz. 21:00. Mapa wygenerowana na podstawie programu CdC 
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PAŹDZIERNIK 
W październiku czeka nas dalszy ciąg ciekawych wydarzeń na niebie w świecie miryd. W dalszym 
ciągu możemy obserwować powolny spadek jasności R Cas. R And także powinna jeszcze mile 
zaskakiwać swoją jasnością. Do tego dochodzi zbliżająca się do maksimum Mira Ceti. A trzeba 
przyznać, że październik to idealny miesiąc na obserwacje Wieloryba. Ponadto maksimum  
R Tri, którą możemy podziwiać praktycznie przez całą noc. Trochę później w nocy, możemy 
obserwować słabnącą już po maksimum, intensywnie czerwoną R Lep. 

Na początku miesiąca na wieczornym niebie, możemy zaobserwować dwie mirydy z Korony 
Północy. Pierwszą z nich jest jaśniejsza V CrB, której maksimum wypadnie na początku października. 
Ostatnimi czasy gwiazda ta lubi dochodzić nawet do 7 mag. Kolejną mirydą jest W CrB, której 
maksimum blasku wypada z kolei około 21 października. W CrB jest zdecydowanie słabsza od 
poprzedniczki, przez co ma mniej obserwatorów, co czyni ją bardziej tajemniczym i atrakcyjnym 
obiektem do obserwacji. Warto jeszcze odwiedzić S CrB, która co raz bardziej słabnie po sierpniowym 
maksimum. Na przełomie października i listopada Korona Północna wraz ze swoimi mirydami 
przeniesie się na poranne niebo i z dnia na dzień warunki obserwacji tego rejonu nieba będą się 
poprawiać. 

S Boo jest co prawda mirydą okołobiegunową, ale niestety październik jest miesiącem wyjątkowo 
słabym do jej obserwacji. Gwiazda ta snuje się po północnych rubieżach horyzontu, często zasłaniana 
przez mgły i przeszkody terenowe. 

Znacznie lepiej ma się sytuacja z długookresową mirydą S Cep, która widoczna jest 
wystarczająco wysoko na niebie przez całą noc. W trakcie poprzedniego maksimum jej jasność 
przekroczyła 7 mag, a w trakcie minimum jej jasność nie spadła poniżej 10 mag. W sierpniu tego roku 
jej jasność oscylowała już w pobliżu średnich wartości dla tej gwiazdy. S Cep odnajdziemy  
w północnej części gwiazdozbioru Cefeusza, mniej więcej w połowie drogi pomiędzy gwiazdami γ Cep  
i κ Cep. 

Z pośród jesiennych gwiazdozbiorów warto zwrócić także uwagę na Pegaza, gdzie w maksimum 
blasku znajdzie się niepozorna Z Peg, niezbyt często obserwowana miryda, którą odnajdziemy około 
4° na południowy zachód od jasnej α And. 

Sporo wyżej, pośród Drogi Mlecznej w połowie drogi pomiędzy gwiazdami α Per i α Cas  
w maksimum blasku znajdzie się U Per. Miryda ta w ostatnich czasach rzadko przekracza 8 mag, a jej 
maksima są dość rozległe i trwają nawet kilkadziesiąt dni. 

Na porannym niebie zadomowi się już R Leo, co prawda jej maksimum dopiero w grudniu, ale już 
w październiku warto na nią spojrzeć, by prześledzić jej stopniowy wzrost blasku. W tym roku także 
poprawiły się warunki do obserwacji maksimum W Cnc, które wypada około 18 października. 
Odnajdziemy ją w miejscu ubogim w jasne gwiazdy, kilka stopni na południowy wschód od gwiazdy  
ι Cnc. Mimo możliwych utrudnień z ustaleniem jej lokalizacji warta jest uwagi ze względu na bardzo 
niewielką liczbę obserwacji w ostatnich latach. 

Niebo 15 IX, godz. 4:00. Mapa wygenerowana na podstawie programu CdC 
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Nazwa R.A. Decl. Data Okres Amplituda V>11 mag 

V CrB 15h49m31,31s 39°34′17,9″ 1 357,63 7,5-11,0 cały rok 

W Her 16h35m12,31s 37°20′43,0″ 6 280,03 8,3-13,5 VII-XI 

S Boo 14h22m52,91s 53°48′37,2″ 8 270,73 8,4-13,3 VIII-XI 

U Per 01h59m35,10s 54°49′19,9″ 10 320,26 8,1-11,3 cały rok 

W Cnc 09h09m52,61s 25°14′53,8″ 18 393,22 8,2-14,1 VIII-XII 

S Cep 21h35m12,83s 78°37′28,1″ 18 486,84 8,3-11,2 cały rok 

W CrB 16h15m24,54s 37°47′44,1″ 21 238,40 8,5-13,5 VIII-XI 

Z Peg 00h00m06,55s 25°53′11,2″ 28 334,80 8,4-13,2 VII-XII 

R Tri 02h37m02,33s 34°15′51,4″ 28 266,90 6,2-11,7 cały rok 

Niebo wieczorne 15 X, godz. 20:00. Mapa wygenerowana na podstawie programu CdC 

Niebo 15 X, godz. 5:00. Mapa wygenerowana na podstawie programu CdC 
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LISTOPAD 
Listopad zwykle nie rozpieszcza nas pogodą obserwacyjną. Jeśli jednak warunki pozwolą nam spojrzeć 
na niebo, to w świecie miryd będzie ono zdominowane przez królową - Mirę Ceti. Jej blask przyćmi 
każdą inną mirydę, tym bardziej, że w tym cyklu powinien być zdecydowanie większy od średnich 
wartości. Jak będzie w rzeczywistości to się jednak okaże. Maksimum Miry Ceti spodziewane jest  
w okolicach 7 listopada, niestety w jej podziwianiu będzie nam przeszkadzał Księżyc, który w tym 
czasie będzie zbliżał się do pełni.  

Kolejną pod względem jasności mirą na niebie powinna być R Tri, która w listopadzie będzie już 
powoli słabła. Podobnie jak R Cas i R And, obydwie powinny być jeszcze w  zasięgu niewielkiej 
lornetki. 

Na wieczornym niebie w pierwszej kolejności warto spojrzeć w kierunku Wodnika, gdzie  
w pierwszej dekadzie miesiąca będzie miało miejsce maksimum stosunkowo słabej S Aqr. Jest to dość 
rzadko obserwowana miryda, w ostatnich latach jej oceny jasności dokonało zaledwie  
8 obserwatorów AAVSO. Odnajdziemy ją około 8° na południe od gwiazdy δ Aqr (Skat).  

Daleko na wschód, w Wielorybie, na pograniczu z gwiazdozbiorem Erydanu odnajdziemy U Cet. 
Mira ta pod względem średnich wartości jasności w maksimum w tym miesiącu jest na drugim 
miejscu. U Cet również nie jest zbyt często obserwowana, a maksimum blasku gwiazdy spodziewane 
jest około połowy miesiąca. 

V Cas znajdzie się w maksimum około 8 listopada. Nie łatwo będzie ją odnaleźć, gdyż leży 
niemalże w centrum Drogi Mlecznej, w połowie drogi pomiędzy gwiazdami β Cas a δ Cep. W ostatnich 
latach lubiła zaskoczyć obserwatorów, osiągając jasność powyżej średnich wartości. 

Trochę wyżej na niebie, nad gwiazdozbiorem Perseusza, pośród słabych gwiazd Żyrafy warto 
wyłuskać dwie kolejne mirydy. Najpierw T Cam, ostatnio charakteryzująca się płaskimi i wydłużonymi 
maksimami, która odnajdziemy w pobliżu gwiazdy α Cam, a następnie R Cam, która tworzy niemalże 
trójkąt prostokąty z gwiazdami α UMi i ε Umi - ona również charakteryzuje się płaskimi, rozwlekłymi 
maksimami, w ostatnich latach jednak osiąga wartości znacznie poniżej średnich wartości. 

Trochę później w nocy, gdy już Bliźnięta znajdą się dość wysoko, kilka stopni na północ od  
ε Gem, w maksimum jasności znajdzie się kolejna słaba i mało obserwowana miryda, X Gem. Dalej na 
wchód, w gwiazdozbiorze Lwa, do maksimum z kolei będzie się przygotowywać popularna wśród 
obserwatorów R Leo. 

Na sam koniec warto wspomnieć o X Oph, której maksimum wypada w następnym miesiącu, 
jednak samego momentu maksimum nie będziemy mogli zaobserwować ze względu na jej 
niedostępność obserwacyjną w tym czasie. Za to możemy prześledzić przez listopad jej wzrost 
jasności. 

 

 

 

 

 

 

 

 

Niebo wieczorne 15 XI, godz. 20:00. Mapa wygenerowana na podstawie programu CdC 
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GRUDZIEŃ 
Praktycznie przez cały miesiąc gołym okiem możemy podziwiać słabnącą po ubiegło miesięcznym 
maksimum Mirę Ceti. Już pod koniec miesiąca do zmiennych widocznych gołym okiem powinna 
dołączyć χ Cyg, której maksimum spodziewamy się w styczniu 2020 r. W trakcie poprzedniego cyklu 
doszła do 5 mag, a tym razem teoretycznie powinna być jeszcze jaśniejsza. 

Na początku miesiąca z kolei maksimum blasku osiągnie najjaśniejsza miryda wiosennego nieba, 
R Leo. Łatwa w lokalizacji i obserwacji, bardzo znana i często obserwowana. W trakcie poprzedniego 
cyklu doszła niemalże do 5 mag. 

Na początku grudnia warto także rzucić okiem na X Oph, która wkrótce zniknie na parę miesięcy 
z wieczornego nieba. Jest to bardzo popularna i znana miryda, której cały cykl można prześledzić za 
pomocą niewielkiej lornetki.  

Znacznie wyżej na niebie i do tego przez cały rok możemy obserwować R UMa, której 
przewidywane maksimum wypada około 8 grudnia. W trakcie ostatnich wzrostów jasności doszła do  
7 mag, tak więc przekroczyła średnie wartości, czym pozytywnie zaskoczyła obserwatorów. 
Odnajdziemy ją 7° na północny zachód od gwiazdy α UMa, dość blisko znanych galaktyk M 81 i M 82. 

Nazwa R.A. Decl. Data Okres Amplituda V>11 mag 

o Cet 02h19m20,78s -02°58′39,5″ 7 331,96 3,4-9,3 cały rok 

S Aqr 22h57m06,48s -20°20′35,4″ 8 279,27 8,3-14,1 X-XII 

V Cas 23h11m40,72s 59°41′58,9″ 8 228,83 7,9-12,2 IX-XII 

T Her 18h09m06,20s 31°01′16,2″ 13 164,98 8,0-12,8 X-XII 

U Cet 02h33m43,66s -13°08′54,3″ 14 234,76 7,5-12,6 IX-I 

T Cam 04h40m08,87s 66°08′48,5″ 17 373,20 8,0-13,8 VII-II 

R Cam 14h17m51,03s 83°49′53,7″ 17 270,22 8,3-13,2 IX-I 

X Gem 06h47m07,05s 30°16′34,2″ 26 264,16 8,2-13,2 IX-XII 

Niebo 15 XI, godz. 5:00. Mapa wygenerowana na podstawie programu CdC 

KALENDARIUM 
 



 

 23 Proxima • lipiec 2019 

Pod koniec miesiąca, po przeciwnej stronie nieba (w Smoku) w maksimum znajdzie się R Dra. 
Jest to dość regularna i spokojna miryda, oscylująca w pobliżu swoich średnich wartości. R Dra wraz  
z gwiazdami ζ Dra i η Dra, tworzą trójkąt prostokątny, co ułatwia jej identyfikację. 

Późno w nocy, gdy na niebie zadomowią się już gwiazdozbiory zimowe, poza R Leo jeszcze kilka 
miryd osiągnie maksimum blasku. W pierwszej kolejności X Hya, która maksimum osiągnie  
13 grudnia. Odnajdziemy ją kilka stopni na południe od α Hya. Jest dość słabą i mało obserwowaną 
gwiazdą.  

15 grudnia maksimum osiągnie natomiast RS Vir, kolejna nie zbyt jasna i mało obserwowana 
zmienna długookresowa. Odnajdziemy ją na porannym niebie, we wschodniej części gwiazdozbioru 
Panny, około 15° na południe od jasnego Arktura. Ruszając w kierunku północnym i mijając 
wspomnianego Arktura, trafimy na mającą maksimum pod koniec miesiąca, najjaśniejszą mirydę 
Wolarza, R Boo. 

Na sam koniec pozostanie nam odwiedzenie Łabędzia, w którym poza zbliżającą się do 
maksimum χ Cyg, zobaczyć będziemy mogli inną popularną i łatwo w lokalizacji Irydę - RT Cyg. 
Odnajdziemy ją parę stopni od gwiazdy θ Cyg, tworzącej zachodnie skrzydło Łabędzia. 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

 

Nazwa R.A. Decl. Data Okres Amplituda V>11 mag 

R Leo 09h47m33,49s 11°25′43,7″ 6 309,95 5,8-10,0 cały rok 

R UMa 10h44m38,46s 68°46′32,7″ 8 301,62 7,5-13,0 X-II 

S Her 16h51m53,92s 14°56′30,6″ 11 307,28 7,6-12,6 X-III 

X Hya 09h35m30,25s -14°41′28,6″ 13 301,10 8,4-12,8 XI-III 

RS Vir 14h27m16,39s 04°40′41,0″ 15 353,95 8,1-13,9 XI-II 

R Boo 14h37m11,57s 26°44′11,6″ 25 223,40 7,2-12,3 X-II 

R Dra 16h32m40,22s 66°45′17,8″ 28 245,60 7,6-12,4 X-II 

RT Cyg 19h43m37,77s 48°46′41,3″ 29 190,28 7,3-11,8 X-II 

X Oph 18h38m21,10s 08°50′02,7″ 31 328,85 6,8-8,8 cały rok 

Niebo wieczorne 15 XII, godz. 20:00. Mapa wygenerowana na podstawie programu CdC 
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Niebo 15 XII, godz. 5:00. Mapa wygenerowana na podstawie programu CdC 
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Krzywe jasności wybranych miryd 
Poniżej prezentujemy krzywe jasności kilku wybranych miryd z obserwacji  obserwatorów gwiazd 
zmiennych przesłanych do AAVSO, które w poprzednich miesiącach osiągnęły maksimum jasności. 
Obserwatorom serdecznie dziękujemy za włożoną pracę i udostępnienie swoich wyników. 
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 Gwiazdy nowe w drugim i trzecim kwartale 2019 roku 

Od maja do końca sierpnia 2019 roku odkryto trzy galaktyczne nowe. Tylko jedno z nich to odkrycie 
amatorskie. Żaden z tych obiektów nie imponował jasnością. 

Marian Legutko (LMT) 

ASASSN-19mo – Nowa Skorpiona 2019 – V1706 Sco 

 

Marian Legutko (LMT) 
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GWIEZDNE KATAKLIZMY 
 

13 maja 2019 roku, ok. godz. 8.10 UT  
w ramach przeglądu All-Sky Automated Survey 
for Supernovae dokonano odkrycia obiektu  
o jasności 13,0 mag. Potencjalna nowa 
znajdowała się w miejscu o współrzędnych:  
RA = 17h04m13,06s; Dekl. = –36°08'23,2".  
Jak stwierdzono  niebawem po odkryciu, 
zarejestrowana została nowa podczas wzrostu 
jasności. Wniosek potwierdziły dalsze 
obserwacje. Nowa wkrótce osiągnęła 
maksimum blasku na poziomie 12,2 mag. 

Pierwsze widmo wysokiej rozdzielczości 
uzyskał  22 maja Elias Aydi ze  
współpracownikami za pomocą  11-metrowego  
teleskopu  SALT.  Jak  stwierdzono,  otrzymane 

spektrum odpowiada klasycznej nowej podczas 
maksimum blasku. 

Nową obserwowano zarówno  
w podczerwieni (obserwacja naziemne), jak  
i w promieniach rentgenowskich i UV,  
za pomocą obserwatorium orbitalnego Swift. 

Nowa dwukrotnie osiągnęła pik jasności na 
poziomie ok. 12,2 mag (w maju i w czerwcu), 
a podczas kolejnych pojaśnień trzykrotnie 
zbliżyła się do poziomu ok. 13,5 mag (w lipcu, 
sierpniu i na przełomie sierpnia i września). 

Na początku drugiej dekady września blask 
zmiennej utrzymuje się na poziomie  
ok. 15,5 mag. 

 

Rys. 1. Krzywa blasku Nowej Skorpiona 2019= V1706 Sco, w okresie od 13 maja do 
10 września, według obserwacji zgromadzonych w bazie AAVSO. 
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PNV J06095740+1212255 – Nowa Oriona 2019 – V2860Ori 
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7 sierpnia 2019 roku, ok. godz. 19.10 UT 
Shigehisa Fujikawa zarejestrował na tle Oriona 
obiekt o jasności 9,4 mag. Japoński obserwator 
podczas obserwacji zastosował lustrzankę 
cyfrową z obiektywem 120 mm f/3,5. Nową 
odnalazł w miejscu o współrzędnych:  
RA = 06h09m57,45s; Dekl. = 12°12'25,2". 

Pierwsze widmo niskiej rozdzielczości 
uzyskał 14 sierpnia Elias Aydi ze 
współpracownikami za pomocą 4,1-metrowego 
teleskopu SOAR. Jak stwierdzono, otrzymane 
spektrum odpowiada nowej typu He/N o dużej 
szybkości ekspansji. 

Rys. 1. Krzywa blasku Nowej Oriona 2019 = V2860Ori, w okresie od 7sierpnia do 
10 września, według obserwacji zgromadzonych w bazie AAVSO 

Nową obserwowano także w promieniach 
rentgenowskich i UV, za pomocą 
obserwatorium orbitalnego Swift. 

Po odkryciu nowa szybko traciła na 
jasności. Na początku drugiej dekady września 
jej jasność kształtowała się na poziomie  
ok. 15 mag. 
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18 sierpnia 2019 roku za pomocą 
obserwatorium orbitalnego GAIA 
zarejestrowano nieobserwowany wcześniej 
obiekt na tle gwiazdozbioru Lisa. Potencjalna 
nową odnaleziono w miejscu o współrzędnych: 
RA =19h52m08,25s; Dekl. = 27°42'20,9".  
W chwili odkrycia nowa miała jasność 13,54 
mag. 

Podobnie, jak w  przypadku  dwu poprzed- 

-nich nowych, pierwsze widmo uzyskał Elias 
Aydi ze współpracownikami 2września za 
pomocą 3-metrowego teleskopu 
Obserwatorium Lick’a. Otrzymane spektrum 
odpowiada klasycznej galaktycznej nowej. 

W bazie AAVSO zarejestrowano zaledwie 
jedna obserwację Nowej Lisa 2019, z nocy 4/5 
września, na poziomie ok. 15,3 Vmag. 
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Nowa Oriona 2019 - V2860Ori. Fot.: Josimoto K. Na 
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Doppler boosting–wzmocnienie dopplerowskie jasności  
w układach podwójnych 

Ryszard Biernikowicz 
 

W ostatnich kilkunastu latach dokładność obserwacji fotometrycznych wzrosła tak bardzo,  
że fotometrię można wykorzystywać czasami zamiast spektroskopii, np. do wyznaczenia amplitudy 
zmian prędkości radialnych gwiazd w układach podwójnych. Mowa o dokładnościach rzędu  
mikro-magnitudo (μmag) uzyskiwanych z fotometrii satelitarnej (np. satelity WIRE, MOST, CoRoT, 
Kepler, a ostatnio TESS). W tym celu wykorzystuje się efekty relatywistyczne takie jak Doppler 
boosting, ale dla prędkości uważanych zwyczajowo za nierelatywistyczne (kilkadziesiąt-kilkaset km/s). 
Odkryto nawet nowy rodzaj gwiazd zmiennych, tzw. „beaming binaries” - gwiazdowe układy 
podwójne, w których amplituda zmian prędkości w ruchu orbitalnym składników jest wystarczająca by 
była mierzalna modulacja obserwowanej jasności wywołana efektami relatywistycznymi. Doppler 
boosting, czyli wzmocnienie dopplerowskie (określenia w języku angielskim: Doppler beaming / 
Doppler boosting / headlight effect), jest zjawiskiem polegającym na zmianie obserwowanej jasności 
obiektu astrofizycznego poruszającej się względem obserwatora. Ten artykuł stanowi wprowadzenie 
do tej niezwykłej dziedziny fotometrii. 

 

Rysunek 1. Poglądowe przedstawienie zmian strumienia światła w wyniku zjawiska wzmocnienia 
dopplerowskiego (ang. Doppler boosting / beaming effect). Ten efekt jest szczególnie dobrze 
widoczny, gdy występuje znaczna różnica jasności pomiędzy składnikami gwiazdowego układu 
podwójnego. Materiał źródłowy: [9]. 

 
1. Wzmocnienie dopplerowskie teoretycznie 

Strumień świetlny, który osiąga obserwatora jest zaburzony przez właściwości kinematyczne 
składników w gwiazdowych układach podwójnych. Wzmocnienie dopplerowskie („Doppler boosting”) 
jest kombinacją następujących trzech efektów wynikających z ruchu gwiazd względem obserwatora: 

1) Relatywistyczne wzmocnienie (ang. relativistic beaming), gdzie promieniowanie nie 
jest już izotropowe w poruszającym się układzie odniesienia względem źródła 
światła, lecz staje się zależne od kierunku z powodu aberracji światła (patrz  
paragraf 2). Światło skupia się w wiązkę/ snop promieni świetlnych w kierunku ruchu źródła 
światła. Sprawia to, że gwiazda wydaje się nieco jaśniejsza, gdy porusza się w kierunku 
obserwatora podczas ruchu orbitalnego (patrz rys.1). 

2) Wynikające z dylatacji czasu przesunięcie dopplerowskie częstotliwości 
spowodowane zmianą liczby fotonów na sekundę rejestrowanych przez obserwatora 
(patrz paragraf 2 = poprzeczny efekt Dopplera). Liczba obserwowanych fotonów  
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w jednostce czasu zwiększa się, gdy gwiazda porusza się w kierunku obserwatora. To również 
sprawia, że gwiazda wydaje się jaśniejsza, gdy porusza się w kierunku obserwatora. 

3) Przesunięcie dopplerowskie widma względem pasma fotometrycznego instrumentu.  
W zależności od rozkładu energii w widmie gwiazdy, obserwowany strumień świetlny będzie 
nieco zwiększony lub zmniejszony. 

 
W tym artykule przyjąłem z [2] angielskie nazewnictwo dotyczące zjawiska wzmocnienia 

dopplerowskiego dla prędkości nierelatywistycznych, gdzie ogólnie ten efekt określa się jako „Doppler 
boosting”. Ale również jest używane określenie „Doppler beaming”. W polskiej literaturze 
astronomicznej pojęcie dopplerowskiego wzmocnienia („Doppler beaming”) zostało dość obszernie 
omówione na przykład w rozdziale 4 artykułu Grzegorza Madejskiego z 1987 roku w [11] dla obiektów 
poruszających się z prędkościami relatywistycznymi. 

Ww. połączone trzy efekty analizuje się ilościowo dla małych prędkości względem prędkości 
światła za pomocą równania: 

 
 
   (wzór 1) 
 
 

gdzie Fλ oznacza strumień energii świetlnej obserwowany, a F0,λ – strumień emitowany przez źródło 
światła na danej długości fali λ, υ – prędkość radialną źródła światła względem obserwatora,  
c – prędkość światła. We wzorze (1) występuje też tzw. współczynnik wzmocnienia dopplerowskiego 
(ang. boosting index) B(λ) obliczany z równania: 
 
 
 

  (wzór 2) 
 
 

w którym α = d(ln Fλ)/d(ln λ) jest indeksem spektralnym, zaś 5 pochodzi z niezmiennika 
transformacji lorentzowskiej (=Szczególna Teoria Zmienności) strumienia Fλ*λ5 (dla częstotliwości  
ν ten niezmiennik wynosi Fν/ν

3). 

Z wzoru 2 wynika, że współczynnik wzmocnienia dopplerowskiego B(λ) zależy od widma gwiazdy 
(α) i obserwowanej długości fali (λ). Dla szerokopasmowej fotometrii wykorzystuje się następujący 
uśredniony (czyli sumowany po paśmie fotometrycznym i ważony liczbą fotonów) współczynnik 
wzmocnienia <B>: 

 
 
    (wzór 3) 
 
 

gdzie Єλ jest krzywą czułości danego pasma fotometrycznego. 

Zależność współczynnika wzmocnienia dopplerowskiego B(λ) od długości fali λ jest oczywista,  
ale w autorzy [2] zbadali zależność B(λ) o innych parametrów i pokazali na rys.2. W szczególności na 
rysunku widać silną zależność B(λ) od μ (tutaj μ=cos(θ); gdy źródło porusza się ku obserwatorowi → 
θ=0 → μ=1). Wzrost zakrzywienia B(λ) vs λ dla dużych wartości μ jest spowodowany większymi 
zmianami i większymi strumieniami energii, gdy patrzymy w stronę środka tarczy gwiazdy. Więc 
tradycyjne podejście polegające na obliczeniu jednej wartości średniej <B> jest mniej precyzyjne  
niż w [2]. Ich wnioski z publikacji [2] są wykorzystane w programie PHOEBE do modelowania układów 
podwójnych. 
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W literaturze astronomicznej (np.[3]) spotyka się też wersję wzoru 1 wyrażoną w funkcji 
częstotliwości ν, w której indeks spektralny jest liczony względem ν (α = d(ln Fν)/d(ln ν)): 

 
 
 
  (wzór 4) 
 
 
Jako dobre przybliżenie do oszacowania rzędu wielkości zjawiska beamingu wykorzystuje się 

założenie, że obie gwiazdy w układzie podwójnym świecą jak ciała doskonale czarne. Indeks 
spektralny dla rozkładu energii ciała doskonale czarnego o temperaturze efektywnej Teff wynosi: 

 
 
   (wzór 5) 
 
 

gdzie x=hν/kTeff. Dla ciała doskonale czarnego w długofalowej części widma (x<<1, zakres widmowy 
Rayleigh’a-Jeans’a) α=2, a dla krótkofalowej (x>>1, „ogon” Wien’a) α = 3 - x. Natomiast dla gwiazdy 
podobnej do Słońca (Teff ~ 5700K) i obserwacji w zakresie optycznym (λ≈6000Å lub ν≈5x1014 Hz)  
α≈-1,3. 

 

Rysunek 2. Współczynnik wzmocnienia dopplerowskiego B(λ) dla dżonsonowskiego filtra 
fotometrycznego V dla 33 wartości μ=cos(θ) od 0,001 do 1,0. Widmo odpowiada Teff=6000K, 
grawitacji log(g)=4,0, metaliczności [M/H]=0,0. Materiał źródłowy [2]. 

 
2. Wzmocnienie dopplerowskie jasności spowodowane aberracją światła i dylatacją czasu 

W niniejszym paragrafie omówimy dwa wspomniane wcześniej efekty, które mają wpływ na 
sumaryczne wzmocnienie dopplerowskie jasności obiektu opisane wzorem 1. Mowa o wzmocnieniu 
dopplerowskim jasności spowodowanym relatywistyczną aberracją światła (ang. relativistic beaming – 
patrz paragraf 1 pkt.1) i dylatacją czasu (patrz paragraf 1 pkt.2). Odpowiednio zmieniają one jasność 
obiektu proporcjonalnie do relatywistycznego przesunięcie dopplerowskiego częstotliwości  
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δ2 i δ1 (patrz rys.5, gdzie sumarycznie pokazano zmianę jasności ~δ3). Mowa o właściwościach 
optycznych źródeł światła poruszających się z prędkościami relatywistycznymi. Aczkolwiek zmiany 
jasności nawet ~0,1% wywołane tymi zjawiskami są obserwowane przy prędkościach powszechnie 
uważanych za nierelatywistyczne np. w gwiazdowych układach podwójnych (patrz paragraf 3.2). 

Wspomniany wcześniej współczynnik δ relatywistycznego przesunięcie dopplerowskiego 
częstotliwości, który z definicji odpowiada stosunkowi częstotliwości obserwowanej (νob) do 
emitowanej (νem), wyraża się następującym wzorem: 

 
 
 (wzór 6) 
 
 

Tutaj grecka litera θ określa kąt pomiędzy kierunkiem ruchu źródła światła  
a kierunkiem do obserwatora. Pozostałe parametry są zdefiniowane w równaniach 7a i 7b. Przy czym 
γ jest czynnikiem lorentzowskim transformacji pomiędzy inercjalnymi układami odniesienia  
w Szczególnej Teorii Względności, a β= υ/c – stosunkiem prędkości źródła światła (υ) do prędkości 
światła, czyli β= υ/c. 

 
  

 
 (wzory 7a, 7b) 

 
 
Czynnik lorentzowski γ zmienia się 1<=γ<∞, zaś 0<=β<1. Równanie 6 z uwzględnieniem 

czynnika lorentzowskiego można też zapisać w prostszej postaci δ=1/(γ(1-β cos θ)). Istnieją dwa 
szczególne przypadki wzoru 6: 

(1) jeżeli obserwator patrzy w kierunku ruchu źródła światła, to θ=0 i cos(θ)=1 (patrz również 
pozycja obserwatora O1 na rys.3) i wtedy δ zależy tylko od prędkości źródła światła (β); 

(2) jeżeli źródło światła porusza dokładnie w kierunku obserwatora (θ=0) z prędkością bliską 
prędkości światła (β~1), to wtedy światło skupia się w stożek o kącie rozwarcia δ≈2γ. 

 

 

Rysunek 3. Dla pięciu obserwatorów (O1, …, O5) w nieruchomym układzie odniesienia obserwowane 
promieniowanie emitowane przez szybko poruszające się źródło (γ=10 → ~0,995c) zawęża się do 
stożka o połowie kąta rozwarcia θb~1/γ ≈ 1/10 rad = 6°. Zewnętrzny stożek światła o θb~25° 
odpowiada zerowemu przesunięciu doplerowskiemu (δ=1; częstotliwość νob=νem). Źródło światła 
emituje izotropowo promieniowanie w układzie odniesienia, w których spoczywa. Przypadkowo 
umiejscowiony obserwator ma największe szanse na zaobserwowanie przesuniętego w stronę 
czerwoną i osłabionego promieniowania poniżej progu detekcji (np. O3, O4, O5 → red shift and 
deboosted). Materiał źródłowy [1]. 
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Obserwator promieniowania emitowanego przez źródło poruszającego się z prędkością zbliżoną 
do prędkości światła może być w obrębie lub poza dość wąskim kątem rozwarcia stożka światła. 
Natężenie światła w jego obrębie może być w znacznym stopniu wzmocnione (ang. boosted) zarówno 
dzięki skupieniu we wiązkę promieniowania jak i przesunięciu dopplerowskiemu. Poza obszarem tego 
snopa świetlnego promieniowanie może być albo wzmocnione, albo osłabione w zależności od kątowej 
lokalizacji obserwatora i prędkości źródła światła. 

Z wzoru 6 wynika, że można obserwować fotony przesunięte w stronę czerwoną (δ<1) 
nawet, gdy źródło światła zbliża się do obserwatora. Na przykład na rys.3 pięciu obserwatorów 
O1, O2, O3, O4 i O5 patrzy na promieniowanie szybko poruszającego źródła (γ=10 → ~0,995c). Puls 
światła jest emitowany izotropowo (=niezależnie od kierunku) w układzie odniesienia źródła, ale dla 
poruszającego się obserwatora skupia się w stożek. W analizowanym przykładzie stożek 
wzmocnionego promieniowania o połowie kąta rozwarcia θb≈ 1/γ ≈ 1/10 rad = 6° zawiera wszystkie 
fotony w układzie odniesienia źródła światła wyemitowane w połowę sfery skierowaną ku 
obserwatorowi. Zewnętrzny stożek o kącie θb≈ 25° zawiera wszystkie fotony przesunięte w stronę 
niebieską. Kąt θb został obliczony poprzez przyjęcie wartości νob/νem=1 we wzorze 6. Obserwatorzy O1 
i O2 obserwują promieniowanie przesunięte w stronę niebieską o wzmocnionym natężeniu. 
Obserwator O3 widzi przesunięte w stronę czerwoną i osłabione promieniowanie mimo, że w chwili 
jego emisji składnik prędkości źródła był skierowany ku obserwatorowi (na rys.3 promieniowanie 
przybywa z lewej strony). Wyda się to mniej zagadkowe jeżeli zauważymy, że wszystkie 
zarejestrowane fotony poza stożkiem 6° zostały wypromieniowane w układzie odniesienia źródła 
światła w połowę sfery skierowaną od obserwatora. Obserwatorzy O4 i O5  widzą promieniowanie od 
oddalającego się źródła, które jest silnie poczerwienione i osłabione. 

 

 

Rysunek 4.Wizualizacja relatywistycznego wzmocnienia , gdy źródło światła porusza się w prawo  
z coraz większą prędkością względem obserwatora. Jest to wersja rys.3 dla różnych prędkości  
(υ=0c; 0,1c; 0,5c; 0,9c; 0,99c; 0,999c). Żółte linie na każdym z rysunków odpowiadają zerowemu 
przesunięciu dopplerowskiemu (δ=1; częstotliwość νob=νem). Materiał  źródłowy [10]. 

 
Na rys.3 zaprezentowano szczegółową analizę tylko jednego obserwowanego stożka świetlnego, 

gdy źródło światła porusza się z prędkością 0,995c względem obserwatora. Analogiczne wykresy dla 
stopniowo rosnącej prędkości źródła (0c; 0,1c; 0,5c; 0,9c; 0,99c; 0,999c) pokazano na rys.4,  
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gdzie w miarę wzrostu prędkości następuje coraz mocniejsze skupianie światła w stożek. Żółte linie na 
każdym z sześciu rysunków odpowiadają zerowemu przesunięciu dopplerowskiemu (δ=1; 
częstotliwość νob=νem). Zauważmy, że źródło światła emituje promieniowanie izotropowo w układzie 
odniesienia, w którym spoczywa (υ=0) – co widać na rys.4 u góry po lewej (tylko żółte linie). 

W ogólnym przypadku aberracja polega na zmianie kierunku do obserwowanego obiektu 
wywołanego przez względny prostopadły ruch obserwatora. W inercjalnych układach odniesienia 
wartość aberracji jest równa i przeciwna do wartości poprawki związanej czasem podróży światła 
(ang. light-time correction, zwany również opóźnienie Rømera). Aberracja jest zjawiskiem dobrze 
znanym z życia codziennego. Na przykład gdy osoba stoi nieruchomo w bezwietrzny dzień na deszczu, 
to wtedy krople deszczu spadają prostopadle na ziemię. Jeżeli jednak obserwator zacznie poruszać się 
na przykład samochodem, to będzie się wydawało, że deszcz pada pod kątem. Obserwowana zmiana 
kierunku padających kropel deszczowych jest nazywana aberracją. 

Wartość aberracji zależy od prędkości źródła lub fali względem obserwatora. W przykładzie  
z deszczem byłaby to prędkość samochodu w porównaniu do prędkości padających kropel 
deszczowych. To nie zmienia się, gdy obiekt porusza się z prędkością zbliżoną do prędkości światła. 
Aberracja zarówno w wersji klasycznej jak i relatywistycznej zależy od: 

• prędkości źródła w chwili emisji, 
• prędkości obserwatora w chwili absorpcji. 
 
Dodatkowo z powodu relatywistycznej aberracji światła następują zmiany jasności 

obserwowanego obiektu. Jeżeli obiekt taki jak np. strumień wyrzuconej materii (dżet) porusza się  
z prędkością zbliżona do prędkości światła, to skupienie/ogniskowanie fotonów w stożek świetlny 
wywołuje wrażenie u obserwatora, że więcej energii zostało wysłane do przodu wzdłuż kierunku ruchu 
dżeta. W prostym modelu dżeta jednorodna sfera emituje taką samą energię we wszystkich 
kierunkach w układzie odniesienia, w którym ta sfera pozostaje w spoczynku. W układzie odniesienia, 
w którym spoczywa Ziemia poruszająca się sfera będzie widoczna jako emitująca większość energii 
wzdłuż kierunku ruchu. Dlatego energia jest „ogniskowana” (ang. „beamed”) wzdłuż tego kierunku.  
W przeciwieństwie do drugiego z omawianych w tym paragrafie efektów nie zmienia się częstotliwość 
obserwowanego promieniowania. 

Rysunek 5. Relatywistyczna transformacja dopplerowska widma S(ν) o dowolnym kształcie  
(S – gęstość strumienia promieniowania w widmie wyrażona np. w SI jako [W m-2 Hz-1]). W wyniku 
tej transformacji na wykresie log S(ν) vs log (ν) emitowane widmo (czarna linia) zostaje przesunięte 
zarówno horyzontalnie jak i wertykalnie odpowiednio o współczynniki log(δ) i log(δ3). Kształt widma 
obserwowanego (szara linia) zostaje zachowany. Materiał źródłowy [1]. 
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Aberracja wpływa na zmiany obserwowanej jasności proporcjonalnie do kwadratu 

relatywistycznego współczynnika dopplerowskiego δ (tzn. ~ δ2). Natomiast dylatacja czasu 
powoduje zmianę obserwowanej jasności poruszającego się obiektu wprost proporcjonalne 
do δ (tzn. ~ δ1). Efekt dylatacji czasu zwany jest też poprzecznym efektem Dopplera (częstotliwość 
obserwowanego promieniowania zmienia się, nawet gdy źródło porusza się prostopadle do 
obserwatora) lub efektem Dopplera drugiego rzędu. Oba efekty przedstawia zbiorczo rys.5. Wskutek 
aberracji zmienia tylko jasność (przesunięcie o wartość ~log(δ2) w osi log S(ν)). Natomiast dylatacja 
czasu zmienia zarówno jasność i częstotliwość (przesunięcie o wartość ~log(δ1) w obu współrzędnych 
log S(ν) / log (ν)). 

Warto również wspomnieć, że całkowity (bolometryczny) strumień promieniowania 
transformuje jak log(δ4) ze względu na sumowanie S(ν) po częstotliwości, która z kolei 
transformuje się pomiędzy układami odniesienia jak νob=δνem. 

Na przykład gdyby obserwator wybrał się w podróż w kierunku gwiazdozbioru Oriona z prędkością 
relatywistyczną, to wtedy jego oczom ukazałby się widok jak na rys.6. W miarę wzrostu prędkości lotu 
w tym kierunku (0c → 0,5c → 0,99c) gwiazdozbiór Oriona byłby widoczny pod coraz mniejszym 
kątem. Na przykład przy prędkości zerowej w obiektywie aparatu fotograficznego mieści się cały 
gwiazdozbiór Oriona (patrz rys.6 po lewej), ale przy prędkości 0,5c - oprócz Oriona również Aldebaran 
i Syriusz (patrz rys.6 środkowy). Zgodnie z ilustracją poglądową z rys.5 jeżeli zbliżamy się, to widma 
gwiazd przesuwają się w stronę niebieska, czyli w stronę coraz większych częstotliwości zgodnie  
z równaniem νob=δνem, a ich jasność obserwowana rośnie jak δ3 (jasność bolometryczna – jak δ4). 
Dlatego np. czerwona Betelgeza wydaje się jaśniejsza, gdy się obserwator zbliża się do niej  
z prędkością 0,5c (porównaj rys.6 po lewej i w środku). Do oszacowania można wykorzystać wzór 
δ=1/(γ(1-β)) przy założeniu, że poruszamy się dokładnie w kierunku Betelgezy, czyli cos(θ)=1. 
Ponieważ β=0,5 (γ=1,155) i δ≈1,73, więc wzmocnienie ~δ4 wynosi  
~9 razy. Betelgeza powinna być jaśniejsza o ~2,4 mag przy zbliżaniu się w jej kierunku z prędkością 
0,5c. W tym oszacowaniu nie został uwzględniony efekt przesunięcia δ≈1,73 w skali częstotliwości  
w stronę niebieską widma czerwonej Betelgezy - co dodatkowo podnosi jej jasność w paśmie 
wizualnym. 

Omówionym mechanizmem wyjaśnia się również ekstremalne obserwowane jasności dżetów 
poruszających się z prędkościami relatywistycznymi. Na przykład promieniowanie dżeta zbliżającego 
się do obserwatora z prędkością β=0,99 (γ=7,1) będzie wzmocnione prawie 40 tysięcy razy. Ponieważ 
δ≈14, więc wzmocnienie ~δ4 wynosi ~38 400. Jeszcze większe wzmocnienie jasności obserwuje się 
dla dżetów emitowanych w blazarach (γ=10-40) i rozbłyskach promieniowania gamma (γ=100-400). 

 

 

Rysunek 6. Zmiana kształtu i jasności gwiazdozbioru Oriona w wyniku efektów relatywistycznych, 
gdyby obserwator poruszał się z Ziemi w kierunku gwiazdozbioru Oriona z prędkościami bliskimi 
prędkości światła (0,5c, 0,99c), robiąc zdjęcia aparatem fotograficznym. Materiał źródłowy [10]. 
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Dla porównania poniżej podano wersję nierelatywistyczną wzoru 6 na przesunięcie dopplerowskie 
(źródło promieniowania porusza się względem obserwatora z prędkością dużo mniejszą od prędkości 
świata, czyliβ=υ/c<< c): 

 
 
 
    (wzór 8) 
 
 
 

przy czym tutaj „+” oznacza zbliżanie się źródła światła (częstotliwość obserwowana νob rośnie), a „-” 
- oddalanie się. 

 
3. Porównanie wzmocnienia dopplerowskiego jasności z innymi zjawiskami 

W dalszej części zostanie porównany efekt wzmocnienia dopplerowskiego zarówno teoretycznie 
(oszacowanie rzędu wielkości) jak i praktycznie (obserwacje + ich dopasowanie do modeli) ze 
zjawiskami obserwowanymi w krzywych blasku gwiazdowych układów podwójnych takimi jak: 
zmienność elipsoidalna, odbicie światła od towarzysza, soczewkowanie grawitacyjne. 

 
3.1. Oszacowanie rzędu wielkości 

Dla układów podwójnych pierwszą symulację zmian jasności spowodowanej zjawiskiem wzmocnienia 
dopplerowskiego w porównaniu do zmienności elipsoidalnej i odbicia światła od towarzysza wykonał 
Zucker ze współpracownikami [3] w 2007 r. jeszcze przed wystrzeleniem satelity fotometrycznego 
CoRoT. Rys. 7a) przedstawia wspomniane trzy efekty dla układu podwójnego składającego się  
z gwiazd ciągu głównego F0-K0 dla okresów orbitalnych od 1 do 1000 dni. Z równań analitycznych 
wyprowadzonych w [3] wynika, że amplituda zmienności elipsoidalna (ellipsoidal) maleje z okresem 
orbitalnych jak 1/P2, odbicie światła od towarzysza (reflection) – jak 1/P4/3, zaś wzmocnienie 
dopplerowskie (beaming) – jak 1/P1/3 i spodziewamy się, że będzie najistotniejsze dla dłuższych 
okresów orbitalnych. 

Z symulacji numerycznych [3] wynika, że dla okresów orbitalnych krótszych od 8 dni dominuje 
zmienność elipsoidalna. Natomiast dla okresów orbitalnych dłuższych od 10 dni zmienność 
spowodowana wzmocnieniem dopplerowskim jest najistotniejsza. Ciekawostką jest to, że trzy linie na 
rys. 7a) przecinają się w pobliżu tego samego okresu orbitalnego. Zjawisko odbicia światła 
praktycznie nigdy nie jest dominujące. Szacowana amplituda zmian jasności 0,1–1 mmag  
(~0,01-0,1%) spowodowana efektem wzmocnienia dopplerowskiego jest możliwa do detekcji przez 
satelity takie jak CoRoT czy Kepler. 

Zjawisko wzmocnienia dopplerowskiego związane z ruchem heliocentrycznym teleskopu jest 
obserwowane dla wszystkich gwiazd – zarówno pojedynczych jak i układów wielu gwiazd. Na rys.7b) 
pokazano symulację oczekiwanej amplitudy zmian jasności w barwie V dla satelity CoRoT, która jest 
spowodowana tym zjawiskiem. Przyjęto, że gwiazda znajduje się w pobliżu ekliptyki i świeci jak ciało 
doskonale czarne o temperaturze efektywnej Teff, a heliocentrycznych amplituda zmian prędkości 
radialnej wynosi 60 km/s. Z tego oszacowania uzyskano, że dla gwiazdy podobnej do Słońca 
(Teff~6000K) ta amplituda zmian jasności jest nieco poniżej 1 mmag. 

Na rys. 7c) zaprezentowano symulację krzywej blasku z podwójnym efektem wzmocnienia 
dopplerowskiego oczekiwaną dla gwiazdowych układów podwójnych. Krzywa blasku obserwowana 
przez satelitę CoRoT układu podwójnego G0-K0 o okresie 10 dni zawiera zmiany jasności 
spowodowane  wzmocnieniem dopplerowskim w wyniku: 

• ruchu orbitalnego w układzie podwójnym o amplitudach zmian prędkości radialnej odpowiednio 
52 i 69 km/s, 

• ruchu heliocentrycznego (przerywana linia reprezentuje efekt wzmocnienia dopplerowskiego 
wywołany tylko ruchem heliocentrycznym). 
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Do tej krzywej blasku dodano również szum biały o amplitudzie 0,1 mmag. 
 
Rysunek 7. Symulacje numeryczne: 
(dokładność rzędu wielkości) 
 
a) porównanie amplitudy zmian jasności, 

której przyczyną jest wzmocnienie 
dopplerowskie, zmienność elipsoidalna 
i odbicie światła (odpowiednio - 
beaming, ellipsoidal, reflection) dla 
układów podwójnych gwiazd ciągu 
głównego o okresach orbitalnych od  
1 do 1000 dni; 

 

b) amplitudy oczekiwanych zmian 
jasności w filtrze V dla ciała doskonale 
czarnego o Teff wymuszona 
heliocentrycznym ruchem satelity 
CoRoT przy założeniu, że gwiazda 
znajduje się w pobliżu ekliptyki   
i amplituda zmiany prędkości radialnej 
wynosi 60 km/s; 

 

c) krzywa blasku obserwowana przez 
satelitę CoRoT gwiazdowego układu 
podwójnego G0-K0 o okresie 10 dni; 
można łatwo zauważyć zjawiska 
dopplerowskiego wzmocnienia 
spowodowane ruchem orbitalnym w 
układzie podwójnymi oraz ruchem 
heliocentrycznym; przerywana linia 
reprezentuje efekt wzmocnienia 
dopplerowskiego spowodowany tylko 
ruchem heliocentrycznym. 

Materiał źródłowy [3]. 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
 
W 2016 r. nowsze symulacje porównawcze tych efektów wykonał A.Prsa ze współpracownikami 

(patrz [2]) za pomocą oprogramowania PHOEBE (PHysics Of Eclipsing BinariEs;  
http://phoebe-project.org) i uzyskał rezultaty podobne jak Zucker w [3]. Wzmocnienie dopplerowskie 
jest istotnym zjawiskiem i zaczyna dominować nad zmiennością elipsoidalną i odbiciem światła od 
towarzysza dla układów podwójnych o dłuższych okresach orbitalnych. Na rys.8 porównano amplitudę 

ASTROFIZYKA 
 



 

 41 Proxima • lipiec 2019 

elipsoidalnej zmienności (niebieska linia), odbicia światła od towarzysza (zielona linia) i wzmocnienia 
dopplerowskiego (czerwona linia) jako funkcję okresu orbitalnego dla pary gwiazd ciągu głównego  
o typach widmowych A0 i K0 w filtrze dżonsonowskim V. Zmienność elipsoidalna i odbicie dominują 
przy krótkich okresach orbitalnych podczas gdy wzmocnienie dopplerowskie zaczyna być istotne dla 
okresów orbitalnych większych od około 8 dni. 

Na rys.9 pokazano krzywe blasku w czterech wariantach: czarna linia - bez omawianych trzech 
efektów; niebieska linia - tylko zmienność elipsoidalna; zielona linia – tylko zmienność elipsoidalna + 
odbicie; czerwona linia - zmienność elipsoidalna + odbicie + wzmocnienie dopplerowskie. 

 
 
 

Rysunek 8. Symulacja amplitudy krzywej 
blasku wywołanej elipsoidalną 
zmiennością (niebieska linia), odbiciem 
światła od towarzysza (zielona linia)  
i wzmocnieniem dopplerowskim 
(czerwona linia) jako funkcja okresu 
orbitalnego dla układu podwójnego  
w filtrze V. Dla tego konkretnego systemu 
(gwiazdy ciągu głównego A0-K0) 
elipsoidalna zmienność jest dominująca 
przy krótkich okresach orbitalnych; 
odbicie światła od towarzysza – dominuje 
od P∼5,3 dnia; zaś wzmocnienie 
dopplerowskie – dominuje od P∼7,7 dnia. 
Materiał źródłowy [2]. 

 
 
 

Rysunek 9. Symulacja krzywej blasku 
układu podwójnego o okresie 7,5 dnia 
składającego się z gwiazd ciągu głównego 
A0-K0. Górny panel jest powiększoną 
wersją dolnego panelu (zmiana skali 
względnego strumienia 0,70–1,05 → 
1,020–1,024). Oznaczono odpowiednio 
kolorami krzywe blasku: czarny – model 
podstawowy, w którym gwiazdy są 
sferyczne; niebieski – model  
z elipsoidalną zmiennością, który 
uwzględnia deformację powierzchni 
gwiazd spowodowane siłami pływowymi 
i rotacją; zielony – model z elipsoidalną 
zmiennością i odbiciem światła; czerwony 
– model kompletny, który uwzględnia 
wzmocnienie dopplerowskie razem  
z pozostałymi efektami. Jak widać na 
górnym panelu są to zjawiska o małej 
amplitudzie, ale w fotometrii wysokiej 
dokładności (lepiej niż mmag) są 
wyraźnie widoczne.  
Materiał źródłowy [2]. 
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3.2. Obserwacje wzmocnienia dopplerowskiego i innych efektów w praktyce 

KOI-741 (KIC 6889235), KOI-81 (KIC 8823868) i KPD 1946+4340 (KIC 7975824) są układami 
podwójnymi, w których oprócz zaćmień, modulacji elipsoidalnej i odbicia światła od towarzysza 
odkryto po raz pierwszy wyraźny efekt wzmocnienia dopplerowskiego (= różnica pomiędzy dwoma 
maksimami modulowanymi zmiennością elipsoidalną w cyklu orbitalnym). Odkrycia dokonano na 
podstawie materiału obserwacyjnego z pierwszego miesiąca pracy satelity Kepler udostępnionego przy 
końcu 2009 r. Przed erą fotometrii satelitarnej tylko raz zauważono efekt wzmocnienia 
dopplerowskiego (patrz publikacja z 2000r. [12] - Maxted i inni) w obserwacjach bardzo 
krótkookresowego układu podwójnego KPD 1930+2752 o okresie orbitalnym nieco dłuższym niż  
2 godziny i amplitudzie zmian prędkości radialnych ~350 km/sek. Jednak efekt szacowany tutaj na 
1/1000 jest bardzo trudny do zauważenia w danych fotometrycznych. 

 
Tabela 1. Parametry fizyczne układów podwójnych KOI-74, KOI-81 i KPD 1946+4340. 

 
W tabeli 1. podano parametry fizyczne układów podwójnych, w których po raz pierwszy 

zaobserwowano wyraźny efekt wzmocnienia dopplerowskiego, a mianowicie: 
• KOI-74 (KIC 6889235) - układ zaćmieniowy o okresie orbitalnym Porb=5,2 dnia, który składa 

się z gwiazdy ciągu głównego typu widmowego A (M~2,2M⊙, R~2,24R⊙, Teff~9500K)  
i małomasywnego białego karła (M~0,23M⊙, R~0,044R⊙, Teff~14500K); stosunek masy 
q=0,104 (wyznaczony sposobem omawianym w tym artykule); kąt nachylenia płaszczyzny 
orbity i=88°. System jest najprawdopodobniej po pierwszej wymianie masy pomiędzy 
składnikami (przepływ materii z czerwonego olbrzyma). 

                                                 

1 KOI – Kepler Object of Interest jest gwiazdą obserwowaną przez satelitę Kepler wykazującą zmienność, która może 

wynikać z różnych przyczyn (w szczególności tranzyty egzoplanetarne - główny cel misji Kepler). KOI są obiektami wybranymi  

ze źródłowego katalogu KIC (Kepler Input Catalog) zawierającego ~150 tysięcy gwiazd. 
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• KOI-81 (KIC 8823868) – układ zaćmieniowy o okresie orbitalnym Porb=23,9 dnia składający się 
z gwiazdy ciągu głównego (typ widmowy: późne B lub wczesne A, M~2,7M⊙, R~2,9R⊙,  
Teff~10 000K) i małomasywnego towarzysza – najprawdopodobniej białego karła (M~0,3M⊙, 
R~0,117R⊙ ← biały karzeł?, Teff~17000K);stosunek masy q~0,11; kąt i~88°. Status 
ewolucyjny podobny do KOI-74 (patrz również rys.12). 

• KPD 1946+4340 (KIC 7975824) – krótkookresowy (Porb=0,404 dnia ~9,7 godziny) układ 
zaćmieniowy składający się z podkarła typu widmowego B (sdB, M~0,47M⊙, R~0,212R⊙, 
Teff~34500K) i białego karła (M~0,59M⊙, R~0,0137R⊙, Teff~15900K); q=1,27;  
kąt i=87,14°. Ewolucję tego systemu schematycznie pokazano na rys.11 C. 
Najprawdopodobniej powstał on w wyniku stabilnego transferu masy RLOF (gdy masywniejsza 
gwiazda stała się czerwonym olbrzymem), po którym nastąpiła niestabilna wymiana masy we 
wspólnej otoczce CE (gdy drugi składnik wypełnił swoją powierzchnię Roche’a). 

 
 

Rysunek 10. Krzywa blasku układu 
podwójnego KPD 1946+4340 (KIC 
7975824). Zielone punkty reprezentują 
uśrednione dane obserwacyjne,  
a czarne linie najlepiej dopasowany 
model teoretyczny. 

• w górnym panelu uwzględniono 
tylko modelowanie zaćmień i efekt 
odbicia światła; 

• w drugim panelu – dodano 
modulację elipsoidalną; 

• w trzecim – grawitacyjne 
soczewkowanie, które ma wpływ  
w fazie 0,5 na głębokość spadku 
jasności podczas tranzytu białego 
karła przed podkarłem sdB; 

• dwa dolne panele prezentują pełny 
model z dodanym wzmocnieniem 
dopplerowskim oraz różnice 
wynikające z pełnego modelu. 

Materiał źródłowy [5] 
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W tabeli 1 zebrano parametry fizyczne i orbitalne trzech omawianych układów podwójnych  
z publikacji [5], [6] i [7]. W nawiasie kwadratowym [.] w kolorze czerwonym obok nazwy układu 
podwójnego podano numer materiału źródłowego w końcowej bibliografii. W tych publikacjach 
przyjęto obecny stan odnośnie tego, który składnik jest główny („primary”), a który wtórny 
(„secondary”). Warto zwrócić uwagę, że w układzie KPD 1946+4340 składnik główny jest gorętszy od 
wtórnego (34500K vs 15900K), a w KOI-74 jest odwrotnie (9400K vs 13000K). Znajduje to 
odzwierciedlenie w różnicach względnych głębokości zaćmień (por. rys. 10 i rys.12) 

Jeżeli gwiazdy w układzie podwójnym znacznie różnią się jasnością, to wtedy pomiar amplitudy 
efektu wzmocnienia dopplerowskiego daje bezpośredni fotometryczny pomiar amplitudy prędkości 
radialnej tej gwiazdy. W obu przypadkach (KOI-74 i KPD 1946+4340) pomiary spektroskopowe są  
w doskonałej zgodności z fotometrycznymi. Niedokładność wyznaczenia fotometrycznego amplitudy 
prędkości radialnej wynika raczej z niedokładności wyznaczenia współczynnika wzmocnienia <B> 
zależnego od widma (patrz wzór 3) niż z pomiarów amplitudy wzmocnienia dopplerowskiego.  
W szczególności w [6] wyznaczono średnie <B>=1,33±0,02 dla KPD1946+4340. Przy interpretacji 
zjawiska wzmocnienia dopplerowskiego należy jednak uważać na układy podwójne, w których oba 
składniki mają znaczący udział w całkowitej jasności. W tym przypadku komponenty wzmocnienia 
dopplerowskiego pochodzące od obu składników przynajmniej częściowo się znoszą. 

Przykład krzywej blasku z wyraźnym efektem wzmocnienia dopplerowskiego pokazano na rys.10 
dla układu KPD1946+4340. Zielone punkty reprezentują dane obserwacyjne, a czarne linie - model 
stworzony z wykorzystaniem oprogramowania LCURVE. Na kolejnych panelach od góry do dołu 
poziom wyrafinowania modelu rośnie, gdyż są dodawane kolejno symulacje zjawiska zaćmienia, 
odbicia światła od towarzysza, modulacji elipsoidalnej, grawitacyjnego soczewkowania i wzmocnienia 
dopplerowskiego. W krzywej blasku układu KPD1946+4340 zaćmienia są wyraźnie widoczne. 
Najgłębszy spadek jasności (0,4%) następuje podczas tranzytu białego karła na tle tarczy podkarła 
sdB (faza=0,5). Płytszy spadek jasności (0,1%) obserwuje się podczas zaćmienia białego karła 
(faza=0). Zgodnie z oczekiwaniami sdB jest zniekształcony przez pole grawitacyjne białego karła,  
co obserwuje się jako zmienność elipsoidalną. Widać też wyraźnie bardzo silny efekt wzmocnienia 
dopplerowskiego (~0,1%). Pochodzi on z ruchu orbitalnego podkarła B o amplitudzie wyznaczonej za 
pomocą spektroskopii na 164 km/s. S.Bloemen ze współpracownikami w [5] zaprezentował wynik 
modelowania krzywej blasku układu podwójnego KPD1946+4340 (patrz rys.10) z uwzględnieniem 
wymienionych wcześniej efektów oraz dodatkowo soczewkowania grawitacyjnego, które zmniejszyło 
obserwowany promień białego karła o ~6% (→ zmniejszenie głębokości zaćmienia o ~12%) podczas 
zaćmienia składnika sdB. W układzie KPD 1946+4340 soczewkowanie grawitacyjne jest spowodowane 
głównie przez światło od podkarła typu widmowego B (sdB), które jest zakrzywione przez białego 
karła efektywnie sprawiając, że biały karzeł wydaje się mniejszy. 

Składnik główny układu KPD 1946+4340, czyli błękitny podkarzeł sdB jest najprawdopodobniej  
w fazie post-EHB (EHB – Extended Horizontal Branch, rozszerzona gałąź horyzontalna) już spalając 
hel w otoczce. Na diagramie H-R znajduje się już nad gałęzią EHB. Aby osiągnąć tak wysoką 
temperaturę i przyspieszenie grawitacyjne progenitor sdB musiał utracić prawie całą otoczkę 
wodorową. Oczekuje się, że większość błękitnych podkarłów sdB utraciła otoczki w wyniku 
oddziaływania w układach podwójnych. Dla systemu KPD1946+4340 o okresie orbitalnym 
wynoszącym niecałe 10 godzin najbardziej prawdopodobny jest scenariusz pokazany schematycznie 
na rys.11 (lewy panel) z wymianą masy we wspólnej otoczce (CE – ang. common envelope) w drugim 
kroku. W pierwszym kroku z czerwonego olbrzyma pozostaje biały karzeł (WB – ang. white dwarf), 
który traci otoczkę w wyniku stabilnego transferu materii na towarzysza – gwiazdę ciągu głównego 
(ang. MS companion). W tym scenariuszu biały karzeł staje się coraz bardziej zanurzony  
w progenitorze sdB w miarę jak ten ostatni stopniowo „pnie się” po FGB (ang. first giant branch). 
Biały karzeł pozostawia moment pędu w atmosferze czerwonego olbrzyma, powodując przyspieszoną 
rotację otoczki gwiazdy aż do jej odrzucenia. Są możliwe dwa warianty zależne od masy progenitora 
sdB. Jeżeli jest on wystarczająco masywny, to hel zacznie się spalać w warunkach 
niezdegenerowanych i ostatecznie powstanie podkarzeł sdB o masie ~0,35 M⊙ na EHB. Jednak 
powszechniejszy jest scenariusz, w którym z olbrzyma o masie zbliżonej do Słońca pozostanie 

ASTROFIZYKA 
 



 

 45 Proxima • lipiec 2019 

gwiazda na gałęzi EHB (podkarzeł sdB) o masie bardzo bliskiej 0,47 M⊙ przy której następuje rozbłysk 
helowy (zapalenie się helu w zdegenerowanym jądrze gwiazdy). Trzecia możliwość dotyczy 
przypadku, gdy progenitor sdB odrzuci otoczkę zanim w jądrze zgromadzi się masa niezbędna do 
zapłonu helu. Pozostałe jądro gwiazdy chłodząc się - będzie stopniowo ewoluowało w stronę białego 
karła. Na ścieżce ewolucyjnej przetnie gałąź EHB, ale bez zapalenia helu i wtedy „na chwilę” będzie 
błękitnym podkarłem sdB. 

 
Rysunek 11. Ścieżki („kanały”) ewolucyjne z wymianą masy we wspólnej otoczce (CE) dla układów 
podwójnych, które prowadzą do powstania gorących podkarłów sdB. Jeżeli stosunek masy q<1,2-1,5 
(patrz lewy panel), to po fazie CE podczas drugiej wymiany masy powstanie krótkookresowy 
(Porb=0,1-10dni) układ podwójny z podkarłem sdB i białym karłem (sdB+WD). Jeżeli stosunek masy 
q>1,2-1,5 (patrz prawy panel), to po fazie CE podczas pierwszej wymiany masy powstanie 
krótkookresowy układ podwójny podkarła sdB i gwiazdy ciągu głównego(sdB+MS). W-g [5] dla układu 
KPD 1946+4340 najbardziej prawdopodobną ścieżkę ewolucyjną przedstawia panel po lewej stronie. 
Materiał źródłowy [13]. 

 
W przeciwieństwie do KPD1946+4340, w układzie podwójnym KOI-74 krzywa blasku pokazana 

na rys.12 prezentuje głębsze zaćmienia białego karła (faza orbitalna=0; amplituda 0,12%) niż jego 
tranzyty (faza orbitalna=0,5; amplituda 0,05%), ponieważ składnik główny jest chłodniejszy od 
wtórnego (9400K vs 13000K). 

Najdokładniej wartość stosunku masy „q” dla KOI-74 wyznaczono z krzywej blasku, mierząc 
opóźnienie rømerowskie -56±17 sekund dla kompaktowego obiektu (patrz [6]). Uzyskana wartość 
q=0,104±0,004 nie pozostawia wątpliwości, że towarzysz KOI-74 jest małomasywnym białym karłem. 
Układ podwójny KOI-74 dobrze nadaje się do zastosowania tej metody, ponieważ składniki krążą po 
orbitach kołowych i stosunek mas znacznie różni się od jedności. Faktycznie główne i wtórne 
zaćmienie są odległe czasowo o dokładnie pół okresu orbitalnego. Jednak obserwuje się drobne 
różnice w czasie ponieważ gwiazdy, które emitują i blokują światło są w różnej odległości od 
obserwatora podczas głównego i wtórnego zaćmienia. Wartość tego opóźnienia czasowego  
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w połączeniu z pomiarami prędkości jednej z gwiazd poprzez efekt wzmocnienia dopplerowskiego, 
pozwala wyznaczyć stosunek masy bezpośrednio z μmag fotometrii. 

 
 

 
Rysunek 12. Krzywa blasku KOI-74 (KIC 6889235) prezentuje wyraźne zaćmienie białego karła 
przez gwiazdę ciągu głównego (faza orbitalna=0,0), jego tranzyty (faza orbitalna=0,5), elipsoidalną 
modulację i efekt wzmocnienia dopplerowskiego. Uśrednione dane obserwacyjne oznaczono zielonymi 
punktami, a czarna linia – krzywa blasku wynikająca z przyjętego modelu układu podwójnego. 
Materiał źródłowy [6] 

 
KOI-74 jest układem podwójnym, w którym składnik wtórny jest helowym białym karłem o masie 

~0,2M⊙ pozostałym po pierwszej wymianie masy. W takim układzie podwójnym szybciej ewoluuje 
bardziej masywny składnik, który w pewnym momencie wypełnia swoją powierzchnię Roche’a stając 
się olbrzymem (gdy jego masa jest porównywalna z masą Słońca) i wtedy przez punkt L1 rozpoczyna 
się transfer masy na mniej zaawansowanego ewolucyjnie towarzysza. W ten sposób następuje 
pierwsza wymiana masy w układzie podwójnym i początkowo masywniejszy składnik może stracić 
większość swojej masy - pozostawiając jądro gwiazdy bez otoczki, czyli helowego białego karła 
podobnego do tego z układu KOI-74. Na rys.13 pokazano takie przykłady ewolucji układów 
podwójnych KOI-74 i KOI-81 na płaszczyźnie masa-okres orbitalny w fazie transferu masy. Czarną 
linią zaznaczono relację „masa białego karła vs okres orbitalny”, przy której ustaje transfer masy.  
W tej symulacji przyjęto, że KOI-74 jest początkowo układem podwójnym o okresie orbitalnym 
Porb=19,3 godz., masach składników M1/M2=1,6M⊙/1,2M⊙, zaś KOI-81 - Porb=31godz., 
M1/M2=1,8M⊙/1,3M⊙. Transfer materii był zachowawczy w 73%, a dla KOI-81 – w 91%. Po wymianie 
masy aktualna masa składników jest na przecięciu się zielonych linii z końcowymi punktami 
niebieskiej i czerwonej linii. Można znaleźć wiele takich historii ewolucji układów podwójnych dla KOI-
74 i KOI-81. 

Najprawdopodobniej podobne układy podwójne występują dość powszechnie. Na przykład  
w 2008 r. odkryto, że dobrze znana gwiazda Regulus (α Leonis) jest układem spektroskopowo 
podwójnym o okresie 40,11 dni zawierającym składniki o masach ~0,3M⊙ i ~3,4M⊙, z których 
składnik małomasywny jest najprawdopodobniej białym karłem. 
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Rysunek 13. Przykład historii ewolucji układów podwójnych KOI-74 i KOI-81 na płaszczyźnie masa-
okres orbitalny. Czerwone linie dotyczą gwiazd zyskujących masę, a niebieskie – tracących. Obecne 
okresy orbitalne KOI-74 i KOI-81 są zaznaczone zielonymi liniami. Materiał źródłowy [7] 

 
Z paragrafu 3.1 wiemy, że efekt wzmocnienia dopplerowskiego dominuje dla układów 

podwójnych o okresach powyżej 10 dni. Jednak detekcja takich układów jest ograniczona naszym 
rozumieniem długoczasowych kierunków zmian instrumentalnych jasności obserwowanych  
w krzywych blasku i naszymi zdolnościami usuwania tych efektów bez wpływania na rejestrowany 
sygnał astrofizyczny. Na przykład zaobserwowana rozbieżność dla KIC 5006817 pomiędzy 
oczekiwanym i obserwowaną wartością wzmocnienia dopplerowskiego jest najprawdopodobniej takim 
przykładem. 

W przypadku układów podwójnych z kołowymi orbitami sygnał wzmocnienia dopplerowskiego, 
mudulację elipsoidalną i efekt odbicia można modelować krzywymi sinusoidalnymi (patrz: [8]). Należy 
pomiędzy tymi efektami uwzględnić poprawne wartości (patrz również rys. 10 i 12): 

• przesunięcia fazowego, a mianowicie wzmocnienie dopplerowskie jest maksymalne w fazie 
0,25, modulacja elipsoidalna w fazach 0,25 i 0,75, a odbicie światła od towarzysza – w fazie 
0,5; 

• okresu, a mianowicie wzmocnienie dopplerowskie i odbicie światła od towarzysza zmieniają się 
z okresem orbitalnym, modulacja elipsoidalna – dwukrotność okresu orbitalnego. 

 
Krzywą blasku niezaćmieniowego układu podwójnego z orbitami kołowymi można złożyć z trzech 

sinusoidalnych krzywych. Korzystając z tego modelu potrójnych funkcji sinusoidalnych nawet udało 
się odkryć układy podwójne. 

Poprawne modelowanie sygnału wzmocnienia dopplerowskiego jest konieczne nie tylko by 
wyjaśnić krzywe blasku niektórych układów podwójnych, ale również pozwala uzyskać informacje  
o amplitudach prędkości radialnych tych gwiazd, a stąd o ograniczeniach na stosunek masy układu. 
Dlatego efekt wzmocnienia dopplerowskiego jest uwzględniamy w oprogramowaniu do modelowania 
krzywych blasku układów podwójnych takim jak np. PHOEBE czy LCURVE w oparciu o wzory  
z paragrafu 1. Liniowe przybliżenie wzorów na wzmocnienie dopplerowskie opisane w paragrafie 1 jest 
bardzo dobre, o ile uważamy, aby dla szerokopasmowych filtrów używanych do fotometrii 
obserwowane gwiazdy nie miały silnych linii widmowych przy krawędziach pasma (te linie widmowe 
mogą wyjść lub wejść do zakresu czułości filtru). 
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4. Podsumowanie 

Dzięki dostępności coraz większej liczby krzywych blasku o doskonałej jakości uzyskanych  
z obserwacji satelitarnych można zaobserwować subtelne efekty takie jak wzmocnienie 
dopplerowskie, soczewkowanie grawitacyjne i opóźnienie Rømera w rosnącej liczbie układów 
podwójnych. Te efekty pozwalają znacznie lepiej scharakteryzować gwiazdowe układy podwójne – 
czasem wręcz znacznie redukując potrzebę obserwacji spektroskopowych. Dostępne oprogramowanie 
takie jak PHOEBE i LCURVE do modelowania krzywych blasku układów podwójnych uwzględnia  
te efekty. 

W szczególności z krzywej blasku wzmocnienia dopplerowskiego można bezpośrednio uzyskać 
parametry orbitalne układu podwójnego wyznaczane technikami spektroskopowymi, takie jak okres 
orbitalny, mimośród orbity i moment przejścia przez peryastron. Jedynym parametrem 
spektroskopowym, którego nie można uzyskać z tej krzywej blasku jest amplituda prędkości radialnej 
głównego składnika. Rachunki pokazują, że można ją uzyskać z amplitudy krzywej wzmocnienia 
dopplerowskiego poprzez opisany w paragrafie 2 indeks spektralny α = d(ln Fλ)/d(ln λ) głównego 
składnika i względne amplitudy wzmocnienia dopplerowskiego obu składników układu podwójnego.  
W większości układów podwójnych składnik wtórny jest wystarczająco słaby, że obserwuje się tylko 
efekt wzmocnienia dopplerowskiego głównego składnika. Jeżeli jest znany typ widmowy głównego 
składnika, to można uzyskać indeks widmowy α i uzyskać amplitudę K1 prędkości radialnej głównego 
składnika z wzoru Abeam = α 4K1/c (patrz [8] przybliżenie orbity kołowej), gdzie Abeam oznacza 
amplitudę krzywej blasku efektu wzmocnienia dopplerowskiego. W ten sposób uzyskuje się parametry 
orbitalne układu podwójnego takie, jak z obserwacji spektroskopowych z liniami widmowymi tylko 
jednego składnika. 
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V3890 Sagittarii – symbiotyczna nowa powrotna 

Niecałe półtora stopnia na zachód od pięknej gromady kulistej M22, znajduje się ciekawa gwiazda 
zmienna, którą jednocześnie zaliczamy do trzech kategorii: do zmiennych symbiotycznych, nowych  
i nowych powrotnych. 

Tomasz Krzyt 
 

Pierwszy zarejestrowany wybuch tej gwiazdy jako nowej miał miejsce pod koniec maja 1962,  
ale przeszedł wtedy niezauważony. Dopiero w 1973 podczas przeglądu starych klisz wykonanych  
w 1962 w Maria Mitchell Observatory skonstatowano, że widnieje na nich gwiazda nowa o jasności 
fotograficznej 8,4 mag. Na późniejszych o trzy tygodnie kliszach nowa miała już jasność fotograficzną 
około 14 mag. Przegląd starszych klisz ujawnił z kolei, że przed wybuchem nowa była słabą gwiazdką  
15-tej wielkości gwiazdowej. 

Po wybuchu z 1962 r. gwiazda pozostawała w stanie „uśpienia” przez 28 lat aż do 27 kwietnia 
1990 roku kiedy to wybuchła ponownie jako nowa osiągając jasność wizualną w maksimum 
wynoszącą 8,1 mag, po czym jasność nowej dosyć szybko spadała i po miesiącu od maksimum była 
już poniżej 14 mag . Tym wybuchem gwiazda dołączyła do nielicznego grona gwiazd nowych 
powrotnych (Nr).  

Systematyczne obserwacje prowadzone po 1990 roku wykazały, że w fazie spokoju V3890 Sgr 
zmienia jasność pomiędzy 14 mag a 17 mag ze słabo zaznaczonym okresem około 105 dni. Źródłem 
tego okresu zmian jasności są pulsacje czerwonego olbrzyma.  

Dokładne badania spektroskopowe udowodniły, że V3890 Sgr jest gwiazdą symbiotyczną 
składającą się z czerwonego olbrzyma i białego karła, które to gwiazdy krążą wokół wspólnego środka 
masy z okresem 519,7 dnia. Czerwony olbrzym wyrzuca w przestrzeń intensywny strumień 
zjonizowanego gazu – wiatru gwiazdowego, który dzięki posiadanemu ładunkowi elektrycznemu 
oddziałuje z silnym polem magnetycznym białego karła opadając częściowo wzdłuż linii sił pola 
magnetycznego na powierzchnię białego karła, a częściowo kumulując się w dysku akrecyjnym, który 
w tym przypadku rozciąga się wokół białego karła na odległość około miliona kilometrów. Gdy masa 
gromadzącego się na białym karle gazu przekroczy pewną graniczną wartość, następuje gwałtowne 
zainicjowanie reakcji termojądrowych i wybuch, który wyrzuca część gazu w przestrzeń w postaci 
otoczki. Masa wyrzucanej otoczki jest tutaj obliczana na trzy milionowe masy Słońca, co jest masą 
bliską masie Ziemi. Część gromadzonego gazu pozostaje na białym karle zwiększając jego masę. 
Udało się wyznaczyć tempo zwiększania masy białego karła i wynosi ono jedną dziesiątą masy 
słonecznej  na 10 milionów lat. Takie tempo przyrostu masy białego karła sytuuje tę zmienną  
w czołówce wśród układów symbiotycznych o znanym tempie takiego przyrostu. Ponieważ masa 
białego karła wynosi w tym przypadku 1,35 masy słonecznej, to można  spodziewać się, że już za 
kilka milionów biały karzeł w układzie V3890 Sgr wybuchnie jako supernowa typu Ia, ponieważ 
przekroczy dopuszczalną granicę 1,44 masy Słońca.  
W dniu 27 sierpnia 2019 r. (po 29 latach) zmienna wybuchła po raz trzeci jako gwiazda nowa, 
osiągając w maksimum jasność 6,7 mag. Po tygodniu od wybuchu jej jasność wizualna wynosi  
9,1 mag (rys. 1). Zmienna jest zatem w zasięgu niewielkich teleskopów. V3890 Sgr obserwujemy  
z odległości około 5 kiloparseków. 
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Rys. 1. Krzywa jasności V3890 Sgr z obserwacji AAVSO podczas obecnego wybuchu. 
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Główne indeksy aktywności słonecznej za miesiąc kwiecień 2019 

Średnie miesięczne: R= 9,60, F= 1,14, CV= 17,67 
Szacunkowa średnia miesięczna powierzchnia plam wyniosła: S= 134,54 [p.p.s - MH.]. 

 

Dzień R F CV Dzień R F CV Dzień R F CV 

1 13 1 10 11 13 2 40 21 11 2 1 
2 17 1 5 12 14 1 40 22 0 0 0 
3 19 1 3 13 15 1 40 23 0 0 0 
4 17 1 2 14 13 1 40 24 0 0 0 
5 0 0 0 15 12 1 40 25 0 0 0 
6 0 0 0 16 12 2 40 26 0 0 0 
7 12 1 37 17 24 1 42 27 0 0 0 
8 12 4 40 18 24 2 46 28 0 - 0 
9 12 4 40 19 23 2 22 29 0 0 0 

10 13 2 40 20 12 2 2 30 0 0 0 
 

Główne indeksy aktywności słonecznej za miesiąc maj 2019 

Średnie miesięczne: R= 9,35, F= 1,17, CV= 11,42 
Szacunkowa średnia miesięczna powierzchnia plam wyniosła: S = 94,14 [p.p.s - MH.]. 

 

Dzień R F CV Dzień R F CV Dzień R F CV 

1 0 1 0 11 26 0 24 21 0 0 0 
2 0 1 0 12 24 1 26 22 0 0 0 
3 0 1 0 13 25 1 34 23 0 2 0 
4 12 3 10 14 13 - 27 24 0 1 0 
5 13 2 10 15 13 - 20 25 0 1 0 
6 25 3 33 16 13 2 10 26 0 0 0 
7 26 3 36 17 12 2 10 27 0 0 0 
8 26 2 45 18 11 2 10 28 0 0 0 
9 25 2 29 19 0 0 0 29 0 1 0 

10 26 1 30 20 0 0 0 30 0 1 0 
        31 0 1 0 

 
Główne indeksy aktywności słonecznej za miesiąc czerwiec 2019 

Średnie miesięczne: R= 2,67, F= 0,67, CV= 0,30 
Szacunkowa średnia miesięczna powierzchnia plam wyniosła: S= 2,17 [p.p.s - MH.]. 

 

Dzień R F CV Dzień R F CV Dzień R F CV 

1 0 1 0 11 0 1 0 21 0 0 0 
2 0 2 0 12 0 1 0 22 0 0 0 
3 0 2 0 13 0 1 0 23 12 0 2 
4 0 1 0 14 0 1 0 24 11 0 1 
5 0 1 0 15 0 0 0 25 24 1 3 
6 0 1 0 16 0 1 0 26 11 1 1 
7 0 1 0 17 0 0 0 27 11 1 1 
8 0 0 0 18 0 0 0 28 0 1 0 
9 0 0 0 19 0 0 0 29 11 1 1 

10 0 1 0 20 0 0 0 30 0 0 0 

R - liczba Wolfa  F -liczba nasilenia pochodni fotosferycznych  CV - wartość klasyfikacyjna 
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Dane dotyczące powstałych grup plam słonecznych 
 

Nr B L P S Nr B L P S 

7 13 59 31 III – 4 IV 9 11 5 265 6 – 18 V 3 
8 5 298 7 – 19 IV 5 12 4 91 23 – 25 VI 2 
9 6 256 17 – 21 IV 3 13 3 112 25 – 27 VI 2 

10 10 310 4 – 13 V 6 14 5 347 29 – 29 VI 2 

 

Nr - roczny numer grupy B - średnia szerokość heliograficzna L - średnia długość heliograficzna    

P - okres widoczności grupy ? - brak całego okresu widoczności grupy  

S - maksymalna liczba zaobserwowanych plam w danej grupie 

 

Dane obserwacyjne i Komunikaty nr 4-6/2019 opracowali: Piotr Urbański, Zbigniew Ziółkowski, 

Grzegorz Dałek. 

Obserwatorzy: 
G. Araujo (Hiszpania), R. Battaiola (Włochy), H. Barnes (Nowa Zelandia), G. Dałek, J. Derdzikowska, 
A. Derdzikowski,  M. Leventhal (Australia), P. Madaliński, G. Morales (Boliwia), P. Musialski,  
P. Ossowski, M. Suzuki (Japonia), P. Urbański, Z. Ziółkowski . 
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Podsumowanie II kwartału 2019 roku pod względem 
aktywności słonecznej 

Adam Derdzikowski 

W drugim kwartale 2019 roku Słońce niespodziewanie zaskoczyło obserwatorów nieco wyższym 
poziomem aktywności plamotwórczej. 

Już poprzedni kwartał charakteryzował się dwoma miesiącami z nieco wyższą aktywnością  
i jednym miesiącem niemalże bez plam (Liczba Wolfa I= 8,84, II= 1,18, III= 9,06). W tym kwartale 
mieliśmy do czynienia z podobnym schematem, ponadto wszystkie miesiące przyniosły minimalnie 
wyższą aktywność (IV= 9,60, V= 9,35, VI= 2,67). Zupełnie inaczej będzie to jednak wyglądać, gdy 
przyjrzymy się tym samym miesiącom pod względem indeksu CV, który w przeciwieństwie do Liczby 
Wolfa, uwzględniającej jedynie liczbę grup i liczbę plam, uwzględnia przede wszystkim rozmiary grup 
plam oraz ich zaawansowanie morfologiczne. Tu przewaga nad poprzednim kwartałem jest znacznie 
większa: I= 7,06, II= 0,11, III= 7,90, w porównaniu do IV= 17,67, V= 11,42, VI= 0,30. Żeby 
znaleźć kwartał z równie wysoką aktywnością pod względem CV musimy cofnąć się aż do 2017 roku. 
Podobnie wygląda sytuacja, jeśli chodzi o powierzchnię plam (S). Tu również widać bardzo znaczący 
wzrost w porównaniu z poprzednimi kwartałami. Oznacza to, że nie tylko grup i plam było więcej, ale 
były one także znacznie większe i bardziej skomplikowane. Zwrócić też warto uwagę na wykres 
motylkowy, który pokazuje, iż plamy zdominowały w ostatnich miesiącach półkulę północną, na 
południowej pojawiając się zauważalnie rzadziej, zwłaszcza w 2019 roku (tylko jedna grupa na 
południowej półkuli!). 

Opisany powyżej krótkotrwały (najpewniej) wzrost aktywności słonecznej nie musi być wcale 
zapowiedzią końca słonecznego minimum i pojawienia się stabilnej tendencji wzrostowej aktywności 
plamotwórczej. Aktywność Słońca może jeszcze nas zaskoczyć i przyjąć tendencję spadkową, bądź 
chwilowo ustabilizować się. Musimy także pamiętać o prognozach heliofizyków, które przewidują 
bardzo słaby XXV cykl aktywności słonecznej, co może wiązać się z dość długim minimum i powolnym 
wzrostem aktywności. Na razie pierwszym argumentem przeciwko tym prognozom jest fakt, że 
minimum aktywności nie jest tak głębokie, jak można było się spodziewać, a na Słońcu można 
obserwować całkiem interesujące, posiadające nieco bardziej rozbudowaną strukturę, grupy plam. 
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