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aberracja światła i paralaksa heliocentryczna 

Ruch orbitalny Ziemi powoduje dwa efekty obserwacyjne: 

 przesunięcie paralaktyczne (gwiazd) 

 aberrację światła (roczną) 

Zaobserwowanie tych efektów stanowi dowód ruchu orbitalnego Ziemi. Pierwszy z nich był 
przewidziany już przez Kopernika, ale potwierdzenie obserwacyjne nastąpiło dopiero w XIX w. Drugi 
został odkryty przypadkowo, przy próbie zaobserwowania pierwszego (James Bradley, 1729). 

Pierwszy efekt obserwacyjny jest ważnym narzędziem do pomiaru odległości do gwiazd. 

gwiazdy 

M. Kopernik T. Digges 



aberracja światła 

Zjawisko powodujące pozorne przesunięcie gwiazdy (obiektu) 
wynikające z ruchu obserwatora i skończonej prędkości światła. 

gwiazdy 

w układzie odniesienia źródła 
w układzie odniesienia  

obserwatora 

nieruchomy układ odniesienia 

ruchomy układ odniesienia 

animacja: https://commons.wikimedia.org/wiki/File:Aberrationlighttimebeaming.gif 



aberracja światła 

kąt 𝜃 – rzeczywisty kierunek do gwiazdy względem wektora prędkości obserwatora  

kąt 𝜑 – pozorny kierunek do gwiazdy względem wektora prędkości obserwatora  

kąt aberracji: 

𝛼 = 𝜃 − 𝜑 

 

Z tw. sinusów 

sin 𝛼

𝑣𝑡
=

sin 𝜑

𝑐𝑡
 

sin 𝛼 =
𝑣

𝑐
sin 𝜑 

v – prędkość obserwatora, c – prędkość światła, t – czas w jakim światło pokonuje długość 
teleskopu. Maksymalny kąt aberracji wystąpi dla gwiazd położonych 90° od kierunku ruchu 
obserwatora: 

sin 𝛼 =
𝑣

𝑐
 

Dla ruchu orbitalnego Ziemi v=30 km/s, α=20”.5 (aberracja roczna). 
Dla obrotu dobowego Ziemi, na równiku  v=0.46 km/s, α=0”.32 (aberracja dobowa). 

Kąt α jest bardzo mały (v/c << 1), więc kąty 𝜑 ≈ 𝜃. 

gwiazdy 

θ φ 

kierunek 
rzeczywisty 

kierunek 
pozorny 

kierunek ruchu 
obserwatora 

α 

θ 
vt 

ct 



gwiazdy 

przesunięcia aberracyjne 
gwiazdy w ciągu roku 

Słońce 
Ziemia 

gwiazda 

Z1 

Z2 

Z3 

Z4 

G2 

G3 

G4 

G1 
elipsa aberracyjna 

α 

roczna aberracja światła 

W ciągu roku gwiazda zakreśli na niebie elipsę 
aberracyjną odzwierciedlająca ruch obserwatora 
dookoła Słońca. 

Rozmiar elipsy aberracyjnej zależy od prędkości 
orbitalnej Ziemi. 

Kształt (spłaszczenie) elipsy aberracyjnej zależy od 
położenia gwiazdy (szerokości ekliptycznej, β). 

elipsy aberracyjne dla trzech 
gwiazd położonych na 
długości ekliptycznej 270° i 
trzech różnych szerokościach 
ekliptycznych: 0°, 45°, 90° 

β 

2x  20”.5 

2
x  2

0
”.5

×sin
β

 



paralaksa heliocentryczna 

Obiekt (gwiazda) obserwowany z różnych 
miejsc na orbicie ziemskiej widoczny jest w 
innym miejscu na niebie (na tle innych 
odległych gwiazd, ma inne współrzędne). 

W ciągu roku obiekt zakreśli na niebie 
elipsę paralaktyczną odzwierciedlająca ruch 
obserwatora dookoła Słońca. 

 

Rozmiar elipsy paralaktycznej zależy od 
rozmiarów orbity Ziemi i odległości do 
gwiazdy. 

Kształt (spłaszczenie) elipsy paralaktycznej 
zależy od położenia gwiazdy (szerokości 
ekliptycznej). 

 

gwiazdy 

Słońce 
Ziemia 

bliska 
gwiazda 

odległe gwiazdy 

Z1 

Z2 

Z3 

Z4 

G1 

G2 

G3 

G4 

1 AU 

p 

elipsa paralaktyczna 



paralaksa heliocentryczna 

Kąt paralaksy heliocentrycznej (paralaksa 
heliocentryczna, p) to różnica kierunków w 
jakich widoczny jest obiekt z Ziemi i Słońca*. 

tg 𝑝 =
1[AU]

𝑑
 

d – odległość do gwiazdy w AU 
Kąt p jest mały więc 

𝑝 rad =
1

𝑑
 

𝑝["]

206264.8["/rad]
=

1

𝑑
 

𝑝 " =
1

𝑑/206264.8["/rad]
 

𝑑 pc = 𝑑[AU]/206264.8["/rad] 

𝑝 " =
1

𝑑[pc]
         𝑑 pc =

1

𝑝["]
 

1 pc (parsek) – odległość z jakiej 1 AU ma 
rozmiar kątowy 1’’ 

1 pc = 206265.8 AU = 3.26 ly = 3.086 × 1013 km  
większe odległości: kpc, Mpc 
ly – light year (rok świetlny) 

gwiazdy 

Słońce 
Ziemia 

bliska 
gwiazda 

odległe gwiazdy 

Z1 

Z2 

Z3 

Z4 

G1 

G2 

G3 

G4 

1 AU 

p 

d 



paralaksa heliocentryczna 

Trudności w pomiarach paralaksy heliocentrycznej:  

 wybór gwiazdy (paralaksy zbyt odległych obiektów są niemierzalne),  

 ruchy własne gwiazd (przesuwanie się gwiazd na niebie wywołane ich ruchem w przestrzeni) 

Ruchy własne gwiazd odkrył Halley (1718). 

gwiazdy 

ruch własny 
𝝁 [”/rok] 

prędkość 
tangencjalna, 𝒗𝒕 

(transwersalna) 

prędkość 
radialna, 𝒗𝒓 

prędkość 
przestrzenna, 𝒗 

Ruch gwiazd względem Słońca 

Jak wyznaczyć wektor prędkości 
przestrzennej (𝑣) gwiazdy (obiektu) 
względem Słońca? 

𝑣 = 𝑣𝑟
2 + 𝑣𝑡

2 

Prędkość radialną 𝑣𝑟 wyznaczamy ze 
zjawiska Dopplera (następny slajd). 

Prędkość tangencjalną 𝑣𝑡  wyznaczamy z 
ruchu własnego (𝜇) i odległości (𝑑) (lub 
paralaksy, 𝑝). 

𝑣𝑡 = 𝑑tg(𝜇) = 4.74𝜇𝑑 = 4.74
𝜇

𝑝
 

Jednostki w równaniu: vt [km/s], μ [”/rok], 
d [pc], p [”] 



gwiazdy 

obserwator 

bliska gwiazda 
duży 𝜇 

daleka gwiazda 
mały 𝜇 

Paralaksy zbyt odległych gwiazd są niemierzalne – jak wytypować gwiazdy 
potencjalnie bliskie? Po ruchu własnym 𝜇. 

Bliskie gwiazdy mają zwykle większe ruchy własne 

Prędkość radialną 𝑣𝑟 wyznaczamy ze zjawiska Dopplera 
mierząc przesunięcia linii obserwowanych w widmie 
gwiazdy (obiektu).  

𝑣𝑟

𝑐
=

∆λ

λ
 

c – prędkość światła, λ – długość fali, na której dana linia 
widmowa występuje w przy zerowej 𝑣𝑟  (laboratoryjna), 
∆λ = λ′ − λ – obserwowane przesuniecie linii, λ′ – długość 
fali, na której dana linia jest obserwowana. 

widmo laboratoryjne (referencyjne) 

widmo gwiazdy oddalającej się od obserwatora 

widmo gwiazdy przybliżającej się do obserwatora 

∆λ 

blueshit – przesunięcie ku fioletowi 
redshift – przesuniecie ku czerwieni 



Największy znany ruch własny: 
Gwiazda Barnarda  (9m.51 ) 

=10.3 ”/rok 

gwiazdy 

10’ 

Z gwiazd widocznych gołym okiem: 
61 Cyg (5m.20 i 6m.05 ) 
=5.3 ”/rok 

zobacz animację: commons.wikimedia.org/wiki/File:61_Cygni_Proper_Motion.gif 

Ruchy własne zmieniają współrzędne 
gwiazd (obiektów) na niebie 



paralaksa heliocentryczna 

Obserwowane położenie gwiazdy jest nałożeniem się wielu efektów, w tym ruchu 
własnego i paralaksy.  

Przed wyznaczaniem paralaksy należy usunąć wszystkie inne efekty. 

gwiazdy 



gwiazdy 

paralaksa heliocentryczna 

Trudności w pomiarach paralaksy 
heliocentrycznej:  

 błędy pomiarowe (każdy pomiar 
obarczony jest błędem) 

 

 

 

Zasięg pomiarów paralaksy:  

 pomiary naziemne: 0”.1 (10 pc) 

 Hipparcos: 0”.01 = 10 mas (100 pc) 

 Gaia: 0”.0001 = 100 μas (10000 pc)  

 

pomiar paralaksy 
Gwiazdy Barnarda 

1 arcsec 



paralaksa heliocentryczna 

Pierwsze udane pomiary paralaksy heliocentrycznej przeprowadzono w latach 1837-38. 

W 1915 r. odkryto, że słaba gwiazda w Centaurze (10m.4) ma duży ruch własny (4.9 ”/rok). 
Znana obecnie pod nazwą Proxima Centauri – najbliższa gwiazda. 

gwiazdy 

obserwator gwiazda p [”] d [pc]  rok 

Friedrich Struve Wega 1/8 
8 

(7.67) 
1837 

Friedrich Bessel 61 Cygni 1/3 
3 

(3.50) 
1838 

Thomas 
Henderson 

 Centauri ~1 
~1 

(1.34) 
1838 

… … … … … 

Robert Innes 
Joan Voûte 

Proxima 
Centauri 

0.755 
1.32 

(1.30) 
1917 

lista najbliższych gwiazd: en.wikipedia.org/wiki/List_of_nearest_stars_and_brown_dwarfs 



gwiazdy 

2.2 

(Alpha Centauri C) 
10.5 mag 

separacja 5” 
0.01 mag, 1.33 mag 



Proxima Centauri widziana z 
Ziemi i sondy New Horizons, 

kwiecień 2020, baza 6.4 mld km 

gwiazdy 

zobacz animację: www.sci-news.com/astronomy/new-horizons-parallax-measurements-proxima-centauri-wolf-359-08533.html 



 Ziemia – Księżyc   38 cm 

 Ziemia – Mars   80 m (minimalnie) 

 Ziemia – Słońce   150 m 

 Ziemia – Neptun  4.5 km 

 Ziemia – Voyager 1  24.8 km 

Ziemia –  Centauri  40 tys. km 
ścieżka planetarna w Górach Izerskich 

gwiazdy 

Model Układu Słonecznego 1:1mld (Góry Izerskie) 



gwiazdy 

lista najbliższych gwiazd: en.wikipedia.org/wiki/List_of_nearest_stars_and_brown_dwarfs 

najbliższe sąsiedztwo 
Słońca 

Gwiazdy w najbliższym 
naszym otoczeniu: 

 przeważają gwiazdy 
mniejsze od Słońca 

 większości z nich nie 
widać gołym okiem 

 duża część gwiazd 
wchodzi w skład 
układów podwójnych 
lub wielokrotnych 

 

Czy Słońce to przeciętna 
gwiazda? 

cała infografika  
www.visualcapitalist.com/the-44-closest-stars-and-how-they-compare-to-our-sun/ 



gwiazdy 

Jasność absolutna 

 Aby umożliwić porównanie rzeczywistych jasność gwiazd wprowadzono jasność absolutną 
(absolute magnitude). 

 Jasność absolutna, M, to jasność gwiazdy (obiektu) z odległości 10 pc (10 parseków = 32.6 
lat świetlnych).  

 Wartość M zależy tylko od tego, ile światła (energii) emituje gwiazda (moc promieniowania, 
luminosity, L [W]). 

10 pc 



Jasność absolutna 

 

 

 

 

 

 

 

Obserwujemy dwie gwiazdy 1 i 2 

𝑚1 − 𝑚2 = −2.5log
𝑓1

𝑓2
 

Strumień obserwowany (f) zależy od mocy promieniowania (𝐿) i odległości (𝑑): 

𝑓 =
𝐿

4𝜋𝑑2 

𝑚1 − 𝑚2 = −2.5log
𝐿1

𝐿2

4𝜋𝑑2
2

4𝜋𝑑1
2 = −2.5log

𝐿1

𝐿2
+ 5𝑙𝑜𝑔

𝑑1

𝑑2
 

Jeśli znamy jasności widome i odległości tych gwiazd, to możemy porównać ich moce 
promieniowania. 

gwiazdy 



Jasność absolutna 

𝑚1 − 𝑚2 = −2.5log
𝐿1

𝐿2
+ 5log

𝑑1

𝑑2
 

 

zastosowanie 1.  
Niech 1 i 2 to ta sama gwiazda obserwowana z dwóch różnych odległości, 𝑑1 = 𝑑 i 𝑑2 = 10 pc. 
Wtedy 𝑚1 = 𝑚, 𝑚2 = 𝑀, 𝐿1 = 𝐿2 oraz: 

𝑚 − 𝑀 = 5log
𝑑

10
= 5log𝑑 − 5 

𝑀 = 𝑚 − 5log𝑑 + 5 

wielkość 𝑚 − 𝑀 to tzw. moduł odległości, 𝑑 musi być w [pc]. 

Wzory umożliwiają wyznaczanie 𝑀, jeśli znamy 𝑚 i 𝑑 lub wyznaczenie 𝑑 jeśli znamy 𝑀 i 𝑚. 

Uwaga: zaniedbane zostało osłabienie światła gwiazdy w wyniku ekstynkcji międzygwiazdowej. 

 

zastosowanie 2.  
Niech 1 i 2 to dwie różne gwiazdy obserwowana z tej samej odległości 𝑑1 = 𝑑2 = 10 pc. 
Wtedy: 𝑚1 = 𝑀1, 𝑚2 = 𝑀2, oraz: 

𝑀1 − 𝑀2 = −2.5log
𝐿1

𝐿2
 

gwiazdy 



      nazwa 
jasność widoma 

[mag] 
jasność absolutna 

[mag] 
L/LS 

odległość 
[lata świetlne] 

0 Słońce −26.73 4.83 1.0 0.000 016 

1 Syriusz −1.47 1.42 25 8.6 

2 Kanopus −0.74 –5.71 10 700 310 

3 

Rigil 
Kentaurus, 

Toliman 
−0.27 4.10 1.5 + 0.5 4.4 

4 Arktur −0.05 –0.30 170 37 

5 Wega 0.03 0.58 40.1 25 

6 Capella 0.08 -0.48 79 + 73 43 

7 Rigel 0.11 –7.84 120 000 860 

8 Procjon 0.34 2.66 7.0 11 

9 Achernar 0.43 −1.46 3150 140 

10 Betelgeza 0.50 −5.85 126 000 550 

Najjaśniejsze gwiazdy (zdecydowana większość z nich jest większa od Słońca) 

fotometria 

lista najjaśniejszych gwiazd: en.wikipedia.org/wiki/List_of_brightest_stars 



gwiazdy 

najbliższe sąsiedztwo 
Słońca 

Gwiazdy w najbliższym 
naszym otoczeniu: 

 przeważają gwiazdy 
mniejsze od Słońca 

 większość z nich nie 
widać gołym okiem 

 jasności absolutne i 
moce promieniowania 
mniejsze od 
słonecznych 

 duża część gwiazd 
wchodzi w skład 
układów podwójnych 
lub wielokrotnych 

To można uogólnić na 
całą Galaktykę? 

Czy Słońce to przeciętna 
gwiazda? 

Słońce 

jaśniejsze niż Słońce 

słabsze niż Słońce 

jasność absolutna 

moc promieniowania w Ls 



 

 

gwiazdy 

nośniki informacji 

 fale elektromagnetyczne 

 promieniowanie kosmiczne (cząstki: jądra 
atomowe) 

 neutrina 

 fale grawitacyjne 

 pomiary in-situ 

neutrinowy obraz Słońca 

rozkład energetyczny 
prom. kosmicznego 

1 eV = 1.6×10-19 J 

teledetekcja 



 

 

gwiazdy 
fale elektromagnetyczne 

 fale poprzeczne zsynchronizowanych oscylacji pola elektrycznego i magnetycznego 

 przenoszą energię, oddziaływają z materią 

 w próżni rozchodzą się prędkością 299 792 458 m/s (prędkość światła, c) 

 wykazują dualizm falowo-korpuskularny (fale – cząstki, fotony) 

 podstawowe wielkości charakteryzujące: dł. fali (λ), częstotliwość (ν), energia (E) 

 źródła fal EM: cząstki naładowane (przyspieszanie, przejścia między poziomami w atomach 

 

λν = 𝑐 
𝐸 = ℎν 

 
h = 6.6×10-34 J s (stała Plancka) 

 
λ [m, cm, … nm, μm, Å =10-10m] 

ν [Hz, kHz, MHz, … THz, …] 

E [eV, keV, MeV, …    1 eV = 1.6×10-19 J] 



 

 

gwiazdy 
widmo fal elektromagnetycznych 

 podział na zakresy: fale radiowe, mikrofale, 
podczerwień (IR), światło (promieniowanie widzialne, 
Vis), ultrafiolet (UV), promieniowanie rentgenowskie (X) 
i promieniowanie gamma 

 podział fizyczny czy umowny? mechanizm emisji? 

czułość oka dla widzenia dziennego i nocnego 

nm 



 

 

gwiazdy 

widmo fal 
elektromagnetycznych 

 atmosfera blokuje dużą 
część widma fal EM 

 rozwiązaniem jest wyjście 
poza atmosferę: 
obserwacje balonowe, 
rakietowe, satelitarne (*) 

 do powierzchni docierają 
tylko: promieniowanie 
widzialne, bliski UV, i 
bliska IR („okno 
optyczne”) oraz cześć 
promieniowania 
radiowego („okno 
radiowe”) 

 

(*) - potrzebne są detektory i 
filtry pozwalające na rejestrację 
fal EM innych niż widzialne 



widmo fal elektromagnetycznych 

 wygląd widma: widmo ciągłe, liniowe (dyskretne), absorpcyjne, emisyjne 

żarówka lampa  
sodowa 

biały LED 

gęsta gorąca materia                                  widmo ciągłe 

gorący rzadki gaz                                               widmo emisyjne liniowe 

                  chłodny gaz                                widmo ciągłe z liniami absorpcyjnymi 

gwiazdy 



widmo fal elektromagnetycznych 

 mechanizm emisji: emisja termiczna (thermal), nietermiczna (non-thermal) 

żarzenie – emisja termiczna 

promieniowanie cyklotronowe/synchrotronowe 

fosforescencja  elektroluminescencyja   

gwiazdy 



 

 

gwiazdy 
widmo fal elektromagnetycznych 

 analiza promieniowania (ilości promieniowania w różnych dł. fali – fotometria 
wielobarwna, spektroskopia) dostarcza informacji o obiekcie emitującym lub 
odbijającym promieniowanie, lub o ośrodku przez który ono przechodzi (absorbcja) 

 warunki fizyczne: temperatura, ciśnienie, ruchy turbulentne, przyspieszenie 
grawitacyjne, rotacja, ruch w przestrzeni, pole magnetyczne, skład chemiczny 

 możliwość zbudowania modelu (1D, 2D, 3D) np. atmosfery gwiazdy lub planety 

… cdn na wielu wykładach 

widmo – rozkład strumienia 
promieniowania po dł. fali 

(lub częstotliwości, energii) 

widmo ciągłe z liniami absorpcyjnymi 



 

 

gwiazdy 

widmo Słońca w zakresie widzialnym – widmo ciągłe z liniami absorpcyjnymi (ciemne prążki) 



 

 

gwiazdy 

widmo Słońca (Vis, UV, IR) 



 

 

gwiazdy 

wyznaczanie temperatury na odległość 

Analiza widma pozwala na wyznaczenie temperatury źródła (np. gwiazdy) 

 zakładamy emisję termiczną (emisja związana z temperaturą obiektu, widmo ciągłe) 

 oraz, że mierzymy bezpośrednie promieniowanie od badanego obiektu 

W tym przypadku ilość promieniowania i przebieg widma po dł. fali zależy silnie od 
temperatury. 

Im gorętszy obiekt, tym więcej emituje 
promieniowania ze swojej powierzchni 
(W/m2). Zależność tę wykorzystuje się 
pirometrach (termometrach bezdotykowych) 



 

 

gwiazdy 

Temperatura [°C] Barwa widziana okiem 

480 °C słabe czerwone światło 

580 °C Ciemnoczerwona 

730 °C jasnoczerwona, lekko pomarańczowa 

930 °C Jasnopomarańczowa 

1100 °C  blada żółtawopomarańczowa 

1300 °C  Żółtawobiała 

> 1400 °C  biała  

Postrzegana okiem barwa emisji ciała zależy od jego 
temperatury (jeśli emituje w zakresie widzialnym) 



 

 

gwiazdy 
Ciało doskonale czarne (blackbody) – model emisji termicznej, teoretyczne ciało 
pochłaniające całe padające na nie promieniowanie, emitujące tylko promieniowanie 
termiczne 

Widmo emisji CDC opisuje prawo Plancka. Natężenie promieniowania dla CDC ma postać: 

 
 
 
 
λ – dł. fali 
h – stała Plancka 
T – temperatura CDC 
c – prędkość światła w próżni 
k – stała Boltzmanna 
 

𝐵 λ, 𝑇 =
2ℎ𝑐2

λ5

1

exp
ℎ𝑐

λ𝑘𝑇
− 1

 

Model ciała doskonale czarnego wykorzystywany przez laboratorium CARLO  

widmo zależy tylko  
od temperatury 



 

 

gwiazdy 

widmo emisji CDC, 
„widmo planckowskie” 

(wykres log-log) 

Wpływ wzrostu temperatury na przebieg 𝐵 λ, 𝑇 : 

 maksimum rozkładu emisji przesuwa się w stronę fal krótszych 

 emisja na wszystkich dł. fali wzrasta (sumarycznie ciało emituje więcej) 

 zmienia się postrzegana okiem barwa ciała, o ile emituje ono w Vis 

UV     Vis       IR 



 

 

gwiazdy 

widmo emisji CDC, „widmo planckowskie” (wykres z osiami liniowymi) 

Poza maksimum natężenie promieniowania CDC wyraźnie spada, szczególnie po 
stronie krótkofalowej (widać to lepiej na wykresie o liniową osią Y) 

zmienia się względna emisja w różnych barwach, co 
powoduje zmianę barwy postrzeganej okiem 
zobacz: phet.colorado.edu/en/simulations/blackbody-spectrum 



 

 

gwiazdy 

Postrzegane ludzkim okiem (lub 
aparatem foto) kolory gwiazd to 

najprostsza informacja o 
temperaturze „powierzchni” gwiazd. 

Gwiazdy chłodne są czerwonawe, 
najgorętsze niebieskawe.  

 
 



 

 

gwiazdy 
Wpływ wzrostu temperatury na przebieg 𝐵 λ, 𝑇 : 

 maksimum rozkładu emisji przesuwa się w 
stronę fal krótszych 

 emisja na wszystkich dł. fali wzrasta 
(sumarycznie ciało emituje więcej) 

 

Opis ilościowy tych prawidłowości: 

 Prawo przesunięć Wiena  

λ𝑚𝑎𝑥 𝑇 = 𝑐𝑜𝑛𝑠𝑡. = 2.898 × 10−3 [m K] 

λmax – tu przypada maksimum w rozkładzie 
emisji 

 prawo Stefana-Boltzmanna 

𝐹 = 𝜎𝑇4         

𝜎 = 5.67 × 10−8 [W m−2 K−4] 

F – strumień całkowity (bolometryczny, posumowany 

po wszystkich dł. fali) emitowany z powierzchni 
CDC [W/m2],  
σ – stała Stefana-Boltzmanna 

Wizualizacja prawa Stefana-Boltzmanna. 
Strumień F (oznaczenie P na wykresie) emitowany z 

powierzchni CDC rośnie szybko z temperaturą. 

Oba prawa zawierają jedynie T. Czy można ich użyć do 
wyznaczenia temperatury gwiazd? Nie jest to proste. 



 

 

gwiazdy 
Problemy: 

 trudność w uzyskaniu widma (trzeba zebrać 
dużo promieniowania, szum, ekstynkcja) 

 gwiazdy nie są CDC, w ich widmie są obecne 
linie absorpcyjne 

 trudno wskazać maksimum emisji 

 trudno zmierzyć emisję w całym zakresie dł. 
fal 

 wyznaczenie F wymaga znajomości 
odległości i rozmiaru gwiazdy 

Widmo promieniowania Słońca i wpływ 
ekstynkcji atmosferycznej na kształt 
widma. 

m – masa atmosferyczna 
m = 0 pomiar poza atmosferą 

Vis 



 

 

gwiazdy 

widmo CDC (po lewej) i rzeczywiste widmo gwiazdy (po prawej, przykładowe) 
gwiazda: widmo ciągłe z liniami widmowymi (absorpcyjnymi) 



 

 

gwiazdy 

Skąd biorą się linie absorpcyjne? 

Uproszczone wyjaśnienie formowania się widma gwiazdy: 

 z powierzchni gwiazdy emitowane jest widmo ciągłe termiczne 

 następnie przechodzi ono przez atmosferę gwiazdy, która pochłania (absorbuje) część 
promieniowania w pewnych długościach fal – powstają ciemne linie absorpcyjne 

 za absorbcję odpowiadają przejścia elektronów miedzy poziomami energetycznymi w 
atomach [c.d. za kilka slajdów] 



 

 

gwiazdy 

Widma gwiazd o różnych T. 
Temperatura wpływa na ogólny 

kształt widma i na linie widmowe.  

gwiazdy gorące 

gwiazdy chłodne 



 

 

gwiazdy 
temperatura efektywna 

Temperatura efektywna (Teff) ciała (gwiazdy) to temperatura jaką miałoby CDC emitujące ten 
sam powierzchniowy strumień całkowity (bolometryczny): 

𝑇𝑒𝑓𝑓 =
𝐹

𝜎

1/4

 

(strumień powierzchniowy całkowity to strumień emitowany we wszystkich dł. fali z powierzchni obiektu, 
moc emitowana z jednostki powierzchni gwiazdy) 



 

 

gwiazdy 
Moc promieniowania gwiazdy, L: 

𝐿 = 𝐴𝐹 = 4𝜋𝑅2𝜎𝑇𝑒𝑓𝑓
4 = 4𝜋𝑑2𝑓 = 𝐿 

A – pole powierzchni gwiazdy, R – promień gwiazdy, d – odległość do gwiazdy, F – strumień 
powierzchniowy, f – strumień mierzony przez obserwatora w odległości d 
Założenia: emisja gwiazdy izotropowa, brak absorpcji promenowania między gwiazdą a 
obserwatorem 
Stąd wyznaczenie T: 

𝑇𝑒𝑓𝑓
4 =

1

𝜎

𝑑

𝑅

2

𝑓 

 
Dla Słońca: d = 1 AU, R = 696 tys. km, f (stała słoneczna) = 1361 W m-2.  
Dostaniemy Teff = 5777 K. 
 
Do wyznaczenia Teff musimy wiedzieć, ile gwiazda emituje promieniowania we wszystkich 
dł. fali (strumień bolometryczny powierzchniowy F lub mierzony f) i znać promień kątowy 
gwiazdy (trudne). 

Jednak nie można jednym instrumentem zmierzyć całego widma gwiazdy. Możemy 
natomiast: 

 rejestracja widma w pewnym zakresie dł. fal (spektrometria) 

 pomiar jasności gwiazdy w wybranych dł. fali (fotometria) 



 

 
 Fotometria – pomiar ilości promieniowania wykonywany jest w pewnym zakresie dł. fal. Zakres ten jest 

odpowiednio dobrany i ściśle określony. 

 Praktyczne „wycięcie” odpowiedniego zakresu wykonywane jest za pomocą filtra. 

 Często do pomiarów jasności wykorzystuje się jednocześnie kilku filtrów, które pozwalają uzyskać pewne 
informacje o fizycznych cechach obiektu. 

 System fotometryczny składa się zwykle z zestawu odpowiednio dobranych filtrów. 

 Jednym z najbardziej znanych systemów fotometrycznych jest system Johnsona-Cousinsa (UBVRI). 

 Mierząc strumień gwiazdy w danym filtrze dostajemy jej jasność w tym filtrze, np. mV, V dla filtra V. 

 

Wega:  U = 0.03,  B = 0.03,  V = 0.03,  R = 0.07,  I = 0.10 mag. 

Arktur:  U = 2.46,  B = 1.18,  V = −0.05,  R = −1.03,  I = −1.68 mag. 

przykład jasności 
w systemie UBVRI 

charakterystyka 
widmowa  
filtrów  
systemu  
UBVRI p

rz
ep

u
sz

cz
al

n
o

ść
 w

zg
lę

d
n

a promieniowanie widzialne 

długość fali [Angstrem, Å] 

podczerwień ultrafiolet 

gwiazdy 



 

 

gwiazdy 

Widmo gwiazdy i jej jasność w różnych filtrach. 
Schematyczne porównanie (dla gwiazdy typy O7.5 i K0). 

 
Widmo składa się z pomiarów strumienia 

wykonanych w setkach lub tysiącach bardzo 
małych przedziałach dł. fali. 

  
Pomiar fotometryczny jest wykonywany w np. 4 

szerokich przedziałach dł. fali. 
 

Należy zwrócić uwagę na względne położenie 
poziomych kresek oznaczających poglądowo 

pomiar fotometryczny w filtrach UBVI. 
Dla gwiazdy gorącej (O7.5) jest: U>B>V>I. 
Dla gwiazdy chłodnej (K0) jest: U<B<V=I. 

Stąd wnioskujemy, że pomiar fotometryczny 
niesie informację o np. temperaturze gwiazdy. 

gwiazdy gorące 

gwiazdy chłodne 



gwiazdy 

 jasność gwiazdy zależy od wyboru filtra 

 to, w którym filtrze gwiazda jest najjaśniejsza, zależy od jej widma 

 największa jest jasność bolometryczna gwiazdy (mbol) odpowiadająca strumieniowi 
bolometrycznemu (fbol) 

𝑚𝑏𝑜𝑙 = −2.5 log 𝑓𝑏𝑜𝑙 + 𝑐𝑜𝑛𝑠𝑡 

 wyznaczenie mbol (lub fbol) wymaga pomiarów w wielu dł. fali (ale nie 100% widma) 

 dla gwiazd o znanym typie wyznaczana jest poprawka bolometryczna (bolometric 
correction, BC) 

 znając jasność V i BC dla danej gwiazdy możemy wyliczyć mbol 

𝑚𝑏𝑜𝑙 − 𝑉 = 𝑀𝑏𝑜𝑙 − 𝑀𝑣 = 𝐵𝐶 

BC jest zawsze ujemna 

BC jest największa dla gwiazd 
najchłodniejszych i najgorętszych 

gwiazda B V mbol BC 

Słońce -26.09 -26.74 -26.82 -0.08 

Syriusz -1.55 -1.45 -1.75 -0.30 

Arktur 1.18 -0.06 -0.67 -0.61 

Wega 0.03 0.03 -0.30 -0.33 

Antares 2.72 0.89 -0.73 -1.62 

Spika 0.71 0.96 -1.74 -2.70 



gwiazdy 

Pomiaru jasności w filtrach można użyć do określenia temperatury gwiazdy. 
Różnica jasności w dwóch filtrach jest czuła na temperaturę, np.: 

𝐵 − 𝑉 = −2.5 log
𝑓𝐵

𝑓𝑉
 

 

 
iloraz fa/fb > 1 

iloraz fa/fb = 1 

iloraz fa/fb < 1 

długość fali [m ] 

n
at

ęż
en

ie
 p

ro
m

ie
n

io
w

an
ia

 

filtr a       filtr b 

fa 

fb 



gwiazdy 

 dla systemu fotometrycznego można 
zdefiniować wskaźnik barwy (colour index, CI) 

 CI jest różnicą jasności gwiazdy w dwóch 
filtrach 

 w systemie UVBRI używane są np. B-V, U-B 

 wartość CI jest związana z temp. gwiazdy 
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wskaźnik barwy B-V 

zależność między B-V a temperaturą gwiazdy 



 

 

gwiazdy 

ekstynkcja międzygwiazdowa (problemy z wyznaczaniem np. B-V) 

 ośrodek międzygwiazdowy nie jest próżnią, obecność materii gazowo-pyłowej 

 materia ta powoduje selektywne rozpraszania/pochłanianie światła np. gwiazd 
(ekstynkcja międzygwiazdowa) 

 silniej „wygaszeniu” ulegają fale krótsze niż długie 

 efekt: gwiazda wydaje się słabsza, a jej widmo bardziej „czerwone” (poczerwienienie) 

 zmianie ulegają wartości: λmax ↗, fbol ↘, CI ↗ 

 ekstynkcja zależy też od odległości 

uśredniona krzywa ekstynkcji międzygwiazdowej w 
Galaktyce 



 

 

gwiazdy 
 opis ilościowy (wielkości z indeksem 0 są niepoczerwienione (prawdziwe), wielkości bez indeksu to te mierzone) 

ekstynkcja: 𝐴𝑣 = 𝑉 − 𝑉0 (osłabienie jasności w filtrze V, analogicznie w innych filtrach) 

nadwyżka barwy (zmiana wskaźnika barwy wywołana ekstynkcją): 𝐸 𝐵 − 𝑉 = 𝐵 − 𝑉 − (𝐵 − 𝑉)0 

średnio w Galaktyce: 
𝐴𝑣

𝐸 𝐵−𝑉
= 𝑅 ≈ 3.0 ± 0.2 

współczynnik ekstynkcji 𝑎𝑣 = 0.7 − 1.0 mag/kpc (średnio w Galaktyce, ale są obszary anomalii) 

moduł odległości z poprawką na ekstynkcję: 𝑚 − 𝑀 = 5log𝑑 − 5 + 𝐴 

mgławica Barnard 68: 
światło gwiazd położonych za 
mgławicą silniej pochłaniane 
jest w krótszych dł. fali 



 

 

widmo, linie widmowe 

 

Foton może być pochłonięty 
przez elektron (absorbcja) lub 
elektron może wyemitować 
foton (emisja).  

 

Charakter widma zależy od tego, 
czy elektron jest związany z 
atomem czy nie (jest wolny):  

 wolny-wolny (free-free, ff) – 
widmo ciągłe 

 wolny-związany (free-bound, fb) 
– widmo ciągłe 

 związany-związany (bound-
bound, bb) – widmo liniowe 

Linie widmowe powstają przy 
skwantowanych przejściach 
energetycznych elektronu w 
atomie lub jonie. 

gwiazdy 



gwiazdy 

Diagram Grotriana dla atomu wodoru 
(graficzne przedstawienie możliwych przejść 

elektronu między poziomami)  

widmo, linie widmowe 

 Poziomy energetyczne elektronu w 
atomie są ściśle określone 

 Przejście między poziomami 
związane jest z konkretną zmianą 
energii elektronu 

 Pochłonięcie fotonu = przejście e- na 
poziom wyższy (wzbudzenie)  

 Emisja fotonu = przejście e- na 
poziom niższy (deekscytacja) 

 Skwantowanie poziomów 
energetycznych oznacza, że emisja 
lub absorpcja fotonów zachodzi w 
ścisłych dł. fali 

 Powyżej pewnej energii granicznej 
fotonu następuje jonizacja 

 Proces odwrotny – rekombinacja 



gwiazdy 
Położenie (dł. fali) linii widmowych dla atomu 
lub jonu danego pierwiastka jest ściśle 
określone. Możemy zatem na podstawie 
widocznych w widmie linii określić skład 
chemiczny gwiazdy. 

Cechy takie jak: 

 ogólny przebieg widma 

 kształt i natężenie linii widmowych 

 przesunięcia linii w dł. fali 

zależą od warunków fizycznych panujących na 
gwieździe (temperatura, ciśnienie, 
przyspieszenie grawitacyjne, ruch materii, itd.) 
oraz od obfitości pierwiastków (jak dużo jest 
danego pierwiastka i czy są to atomy 
neutralne lub jony). 

 

Wniosek – w ogólności, analiza widmowa 
dostarcza informacji na temat ośrodka 
emitującego promieniowanie lub przez który 
promieniowanie przechodzi. 

Linie widmowe wybranych pierwiastków 
(w zakresie widzialnym). 

 
Pobaw się w prostą analizę widmową: 

gizmos.explorelearning.com/find-gizmos/lesson-info?resourceId=558 



gwiazdy 

widmo Słońca (Vis, UV, IR) – znajdź linie widmowe wodoru i sprawdź na diagramie Grotriana jakim przejściom 
elektronów one odpowiadają 



 

 

gwiazdy 
Klasyfikacja widmowa (harwardzka) 

Od momentu kiedy stała się możliwa obserwacja widm i 
ich zapis, zauważono, że widma gwiazd różnią się między 
sobą. Te różnice starano się opisać, a widma podzielić na 
grupy (klasyfikacja widmowa). 

 1872 – uzyskanie widma gwiazdowego (Wega) z 
wyraźnymi liniami absorpcyjnymi (Henry Draper). 

 lata 60, 70 XIX wieku – pierwsza klasyfikacja 
widmowa (Angelo Secchi) 

 1885 – początek systematycznych badań 
spektroskopowych (Edward Pickering) 

 1890 – publikacja Draper Catalogue of Stellar Spectra, 
ponad 10 tys. gwiazd (Williamina Fleming, Edward 
Pickering, i in.) 

[ilość danych astronomicznych zaczyna przekraczać 
możliwości ich przetwarzania w obserwatoriach] 

 od 1911 – prace nad i publikacja Henry Draper 
Catalogue [harwardzkie rachmistrzynie, Edward 
Pickering]. Katalog HD zawiera ponad 225 tys. gwiazd 
sklasyfikowanych widmowo. 

[harwardzkie rachmistrzynie: Williamina Fleming, Annie 
Jump Cannon, Henrietta Swan Leavitt, i in.] 

Teleskop im. Drapera – astrograf, którym zebrano 
obserwacje wykorzystane do stworzenia katalogu HD 
i klasyfikacji widmowej. Obecnie znajduje się w 
obserwatorium w Piwnicach. 



 

 

gwiazdy 
Klasyfikacja widmowa (harwardzka) 

Początkowo nie wiedziano dokładnie, jak na wygląd widma wpływają warunki fizyczne. 
Klasyfikacje oparto o linie wodorowe. 

Docelowo widma uporządkowano wg malejącej temperatury efektywnej. Obecnie podstawowe 
typy widmowe to O, B, A, F, G, K, M. Każdy typ dzieli się na 10 podtypów oznaczanych od 0 do 9.  
[ciąg od najgorętszych do najchłodniejszych: O0, …, O9, B0, B1, …, B9, A0, …, A9, F0, …, F9, G0, …, G9, K0, …, K9, M0, …, M9] 

Dodatkowo klasyfikacja jest uzupełniona o inne typy, np. dla brązowych karłów (L, T, Y) 

Wygląd widma dla podstawowych typów widmowych 
oraz linie widmowe jakiego pierwiastka/jonu dominują w 
poszczególnych typach widmowych w zależności od temperatury 
gwiazdy. 



 

 

gwiazdy 

Widma gwiazd różnych typów 
widmowych (różnej Teff). 

Temperatura wpływa na ogólny kształt 
widma i na linie widmowe.  

gwiazdy gorące 
(wczesne typy widmowe) 

gwiazdy chłodne 
(późne typy widmowe) 



 

 

gwiazdy 
Klasy jasności 

Widma gwiazd tego samego typu widmowego nie się takie same – te same linie widmowe mają 
różną szerokość.  

Poszerzenie linii wynika m.in. z ciśnienia (P) w atmosferze gwiazdy (P zależy od przyspieszenia 

grawitacyjnego (g) na powierzchni gwiazdy). Gwiazdy tego samego typu widmowego mające większy 
promień, mają mniejsze g, czyli mniejsze P, co przekłada się na mniej poszerzone linie widmowe. 

Klasy jasności: 

 jasne nadolbrzymy (Ia) 

 nadolbrzymy (Ib) 

 jasne olbrzymy (II) 

 olbrzymy (III) 

 podolbrzymy (IV) 

 karły (gwiazdy ciągu  

głównego, V) 

 podkarły (VI) 

 białe karły (VII) 

Dlaczego nazwa „klasa jasności”: przy 
danym typie widmowym (ustalona 
Teff), jasność gwiazdy zależy od jej 
wielkości, większy R to większa 

jasność, bo: 𝐿 = 4𝜋𝑅2𝜎𝑇𝑒𝑓𝑓
4  

We współczesnej klasyfikacji gwiazd mamy oznaczenie składające 
się z typu widmowego i klasy jasności, np. G4 V, M2 III.  
Ten system klasyfikacji widmowej nazywany jest systemem MK 
(Morgana–Keenana) 



gwiazdy 

Diagram Hertzsprunga – Russella 
(diagram H-R) 

Jeden z najważniejszych 
wykresów w astronomii. 

Stworzony po raz pierwszy przez 
Einara Hertzsprunga i Henry’ego 
Russella (niezależnie) 

Oś X: Teff lub typ widmowy lub 
wskaźnik barwy 

Oś Y: moc promieniowania lub 
jasność absolutna 

Gwiazdy koncentrują się w 
pewnych obszarach diagramu 
(patrz obok). 

Diagram jest odzwierciedleniem 
ewolucji gwiazd. 

 

B-V 

100000   30000    10000         7500          6000          5000                4000            3000          2500               1200 Temperatura [K] 

interaktywny diagram HR: 
astro.unl.edu/mobile/HRdiagram/HRdiagramStable.html 



gwiazdy 
Diagram Hertzsprunga – Russella 
(diagram H-R) 
                                          (z terminologią angielską) 

Na ciągu głównym gwiazda 
spędza większość swojego życia 
(źródło energii: zamiana H w He). 
Dlatego ta część diagramu jest 
obsadzona przez największą 
liczbę gwiazd. 

Obok zaznaczono dodatkowo: 

 linie stałych promieni  
(RSłońca = 1) 

 czas życia gwiazdy na ciągu 
głównym (lata) 

 masa gwiazd na ciągu 
głownym (MSłońca = 1) 

 

Słońce to gwiazda typ G2V 
(gwiazda ciągu głównego (karzeł) 
typu widmowego G2) 



gwiazdy 
Diagram Hertzsprunga – Russella 
(diagram H-R) 
 
Położenie gwiazdy na diagramie 
HR zmienia się z czasem w wyniku 
jej ewolucji (zmian wynikających z 
zachodzących we wnętrzu reakcji 
termojądrowych) 
 
Przykładowo: ścieżka ewolucyjna 
Słońca na diagramie HR. 
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gwiazdy 

parametry gwiazd różnych typów widmowych 

klasa jasności I – nadolbrzymy 



gwiazdy 

parametry gwiazd różnych typów widmowych 

klasa jasności III – olbrzymy 



gwiazdy 

parametry gwiazd różnych typów widmowych 

klasa jasności V – ciąg główny 


