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Podstawy

gdzieś w Galaktyce jakoś tworzy się obłok molekularny,

związany grawitacyjnie,

pole magnetyczne powstrzymuje go przed kolapsem grawitacyjnym

wymieńmy główne etapy powstawania pojedynczych gwiazd



ETAP 1

poprzez dyfuzję ambipolarną

wspólny ruch dodatnich jonów i ujemnych elektronów

oddziałujących z międzygwiazdowym polem magnetycznym

(neutralne molekuły z polem nie oddziałują)

pole magnetyczne powoli wycieka z zagęszczonych obszarów obłoku,

pozwalając na dalsze zagęszczanie tych obszarów.

Tworzą się możliwe do zaobserwowania jądra obłoków molekularnych



ETAP 2

proces formowania gwiazd zaczyna się na poważnie

kiedy kondensujące jądro przechodzi przez krawędź niestabilności

i kolapsuje dynamicznie aż do gęstości gwiazdowych.

Powstaje protogwiazda otoczona opadającą otoczką pyłu i gazu.

Niemal zawsze wokół protogwiazdy powstaje dysk

bo jądra obłoków molekularnych niemal zawsze rotują

Protogwiazda akreuje materię głównie z opadającego obłoku,

ale także częściowo z dysku.

Protogwiazda produkuje wiatr gwiazdowy,

jest on początkowo niewidoczny, blokowany przez opadający gaz



ETAP 3

opadanie materii na powierzchnię protogwiazdy stopniowo słabnie

w miarę jak osiadający materiał o dużym momencie pędu

opada głównie na dysk.

Wiatr gwiazdowy może się przebić w kierunku osi rotacji

wytwarzając obserwowany wypływ bipolarny



ETAP 4

ilość materii opadającej bezpośrednio na gwiazdę nadal maleje

a kąt rozwarcia wiatru stopniowo poszerza się

dopóki młoda gwiazda centralna nie zostanie odkryta

jako obiekt PMS (pre-main-sequence), np. TTauri

ETAP 5

po pewnym czasie dysk stopniowo zanika



różne skale powiązane z tworzeniem gwiazd



zakres temperatur i gęstości od obłoku molekularnego do gwiazdy ZAMS

przybliżona droga ρ− T centralnego zgęszczenia

nierotującego obłoku protogwiazdowego o masie 1− 3M⊙



warunki w punktach A, B, C, D, E poprzedniego rysunku



Twierdzenie o wiriale

równania ruchu układu złożonego z więcej niż 2 punktów materialnych

nie dają się całkować analitycznie

zachowane są całkowite: energia, pęd i moment pędu

można wprowadzić dodatkowe zależności statystyczne, jak twierdzenie o wiriale

załóżmy układ n punktów o masach mi, pozycjach ~ri, prędkościach ~̇ri
definiujemy wiriał

A =
n
∑

i=1
mi~̇ri · ~ri

jego pochodna po czasie

Ȧ =
n
∑

i=1

(

mi~̇ri · ~̇ri +mi~̈ri · ~ri
)



we wzorze

Ȧ =
n
∑

i=1

(

mi~̇ri · ~̇ri +mi~̈ri · ~ri
)

pierwszy składnik to podwojona energia kinetyczna cząstki i

jego suma po całym zespole to T

drugi składnik zawiera czynnik mi~̈ri
od czasów Newtona identyfikowany z siłą działającą na cząstkę i

w rezultacie:

Ȧ = 2T +
n
∑

i=1

~Fi · ~ri



obliczmy średnią (oznaczoną nawiasami <>) po czasie

〈

Ȧ
〉

=
1

τ

τ
∫

0

Ȧ dt = 〈2T 〉 +
〈 n
∑

i=1

~Fi · ~ri
〉

jeśli tylko układ pozostaje zamknięty, czyli żadna cząstka nie ucieka

to A nie rośnie nieograniczenie

kiedy czas średniowania wydłużymy τ →∞

to
〈

Ȧ
〉

zbliża się do zera

otrzymamy ogólną postać twierdzenia o wiriale

〈2T 〉 +
〈 n
∑

i=1

~Fi · ~ri
〉

= 0



gdy siły ~F pochodzą wyłącznie od wzajemnej grawitacji

odpowiednia suma pod średnią redukuje się do energii potencjalnej U układu

−G
n
∑

i=1

n
∑

j=i+1

mimj
rij
= U

twierdzenie o wiriale ma prostą postać

〈T 〉 = −
1

2
〈U〉



dla obłoku o średniej masie m̄ i średnim promieniu r̄

możemy oszacować całkowitą grawitacyjną energię potencjalną

Egrav ∼ −
Gm̄2

r̄

skąd przy założeniu prymitywnego średniowania m̄ =M/2 i r̄ = R/2

Egrav ∼ −
1

2

GM 2

R

spotkamy czasem inną wartość różniącą się czynnikiem liczbowym

pamiętajmy że są to tylko szacunki przybliżone



na energię kinetyczną cząstek składają się:

całkowita energia cieplna

Etherm ∼
3

2

M

µmp
kT

gdzie µ jest średnią masą cząstek wyrażoną w masach protonu mp

energia rotacyjna – pominiemy ją w naszych rozważaniach

z twierdzenia o wiriale

zapisanego dla chmury protogwiazdowej

będącej w równowadze

2 · Etherm + Egrav = 0



2 · Etherm + Egrav = 0

jeśli chmura jest w równowadze, ale niezbyt szybko rotuje,

to można wyprowadzić zależność na tzw. masę równowagi

w funkcji promienia i średniej temperatury

Mequil ∼
6 k T R

µmpG

takie linie stałej wartości Mequil
były pokazane na rysunku dla 1, 0.1 i 0.01 M⊙



Niestabilność Jeansa

jeśli dla chmury 2 · Etherm < |Egrav| to chmura zapadnie się

w skali czasowej swobodnego spadku

przy braku rotacji oznacza to M > Mequil

można stąd wyprowadzić klasyczny wzór na masę Jeansa

MJ ∼ 6
kT R

µmp G

gdy masa obłoku molekularnego przekroczy masę Jeansa

mówimy, że przekroczona została granica stabilności,

obiekt wszedł w ETAP2 procesu tworzenia gwiazdy





przykładowy obłok molekularny, jednorodny, o masie 1M⊙, temperaturze 10
◦K

trafi na niestabilność Jeansa w punkcie A na rysunku

kolapsując będzie ewoluował ku większym gęstościom i mniejszym rozmiarom

będzie ewoluował dalej aż do osiągnięcia innego punktu równowagi wirialnej

jeśli γ = cp/cv < 4/3 to stosunek energii cieplnej do grawitacyjnej

maleje w trakcie kolapsu

samo ciśnienie termiczne nie powstrzyma swobodnego kolapsu





dlatego też ciśnienie termiczne nie powstrzyma swobodnego kolapsu

na etapie izotermicznym

będzie tak dopóki w centrum gęstość nie wzrośnie ponad ∼ 10−13 g cm−3

punkt B na rysunku

i gaz stanie się nieprzezroczysty dla chłodzącego promieniowania

ciepło nie będzie wypromieniowywane na zewnątrz

kompresja przejdzie w adiabatyczną





dla chmury sferycznie symetrycznej stabilna konfiguracja zajdzie

jeśli M =Mequil oraz γ > 4/3

na rysunku stabilne konfiguracje znajdziemy tam gdzie γ > 4/3

na każdym takim odcinku masa konieczna do równowagi

wyznaczana jest z przerywanych i kropkowanych linii

np. w punkcie B jest to 4× 10−3M⊙ – kilka mas Jowiszowych

chmura z całą masą słoneczną (linie przerywane) równowagę osiągnie tylko

w punkcie A

ρ̄ ∼ 1.8× 10−18 g cm−3 T ∼ 10K

albo w E

ρ̄ ∼ 12 g cm−3 T ∼ 5× 106K

dla niej jedyną stabilną konfiguracją jest ta o dużej gęstości kiedy γ > 4/3





zatem jak już niestabilność Jeansa wystąpi (punkt A na rysunku)

to kolaps dynamiczny musi zajść

w skali czasowej swobodnego spadku (ok. 100 000 lat)

przez 19 rzędów wielkości w gęstości

do konfiguracji gwiazdopodobnej

dla gwiazdy rotującej

kolaps może zatrzymać się przy mniejszych gęstościach

ponieważ przy kontrakcie obłoku rotacja zawsze rośnie



współczesne modele numeryczne

modele numeryczne – z turbulencją – pokazują etapy:

w centralnych obszarach kolapsującego jądra

nieprzezroczystość staje się stopniowo na tyle duża,

że zachowanie gazu przełącza się z izotermicznego na adiabatyczne

gaz staje się adiabatyczny przy gęstościach ρ ∼ 10−13 g cm−3



pierwsze jądro tworzy się,

gdy gaz stanie się na tyle gorący by powstrzymać kolaps,

akrecyjna fala uderzeniowa tworzy się na promieniu ok. 5 j.a.

i obejmuje masę ok. 0.05M⊙

gdy gaz rozgrzeje się tak, by dysocjować wodór molekularny,

następuje kolejny kolaps i powstaje protogwiazda



dwa klasyczne problemy, to:

problem momentu pędu i problem strumienia magnetycznego

nadwyżkę obu z nich jakoś trzeba odprowadzić na zewnątrz

jak na razie symulacje numeryczne nie obejmują dyfuzji ambipolarnej,

ani nie potrafią uwzględniać jednocześnie

przepływu promieniowania i obecności pól magnetycznych

większość symulacji kończona jest przed wytworzeniem protogwiazdy

symulacje przewidują powolny wypływ,

który może być kojarzony z obserwowanym wypływem bipolarnym



przykład obserwacji podczerwonych obszaru powstawania gwiazd



mapa obłoku molekularnego pokazująca strukturę włóknistą



komputerowa symulacja powstawania gwiazd

w turbulentnym samograwitującym obłoku



masywne jasne gwiazdy jonizują otoczenie

a ekspansja tych obszarów dostarcza energii do wielkich obłoków molekularnych

i wpływa na ich wielkoskalową turbulencję

turbulencja może rozbić wielkie obłoki w ciągu niezbyt długiego czasu

zanim wielkie obłoki zostaną zniszczone przez turbulencję

mogą stracić większość masy przez foto-odparowanie

destrukcja obłoków

przywraca niemal cały gaz do ośrodka międzygwiezdnego

przy średniej wydajności tworzenia gwiazd około 5%

tak mała wydajność jest konsekwencją małej części masy ściśniętej w zgęstki

na tyle gęste, że turbulencja nie zdąży ich rozbić zanim zapadną się w gwiazdy



środowisko rodzinne naszego układu planetarnego

gwiazdy na ogół nie powstają w samotności

w szczególności Słońce powstało w gromadzie o jakiejś liczebności N

Słońce liczy sobie jakieś 4.6 miliarda lat

obłoki molekularne mają czasy życia szacowane na dziesiątki milionów lat

gromady gwiazd rozpływają się po dziesiątkach, najwyżej setkach, milionów lat

czyli środowisko rodzinne Słońca już dawno się rozproszyło

tym niemniej próbujemy je zrekonstruować



trzeba wziąć pod uwagę warunki:

Słońce jest stosunkowo dużą gwiazdą:

z 50 najbliższych zajmuje szacowną 4 pozycję pod względem masy

IMF (initial mass function – początkowa funkcja mas)

jest znacząco przeważona w stronę gwiazd o małej masie,

wyliczony ułamek gwiazd o masie większej od Słońca wynosi ∼ 0.12

Słońce jest gwiazdą pojedynczą,

choć większość (2/3) mu podobnych znajduje się w układach podwójnych

Słońce ma stosunkowo dużą metaliczność, spośród najbliższych karłów typu G

tylko ok. 1/4 ma metaliczność tak dużą, jak Słońce

podejrzewamy, że część tej metaliczności może pochodzić od supernowej



układ Słoneczny ma kilka widocznych brzegów:

– planeta Neptun na orbicie a ≈ 30 j.a. świadczy o tym,

że mgławica słoneczna musiała rozciągać się do tej odległości

– Pas Kuipera z dużą ilością małych skalistych obiektów

i wyraźną granicą przy ≈ 50 j.a.,

mimo małej masy całkowitej jest dynamicznie wzbudzony,

co trzeba uwzględnić w scenariuszach ewolucyjnych

– Obłok Oorta z niemal sferyczną kolekcją komet,

rozciągający się do ≈ 60 000 j.a. (0.3 pc)



jednym z bardziej intrygujących warunków na gromadę rodzinną Słońca

jest fakt, że w epoce formowania planet

występowało wiele pierwiastków radioaktywnych krótko żyjących

ich obecność stwierdzono pośrednio,

analizując produkty rozpadu występujące w meteorytach.

te krótkotrwałe pierwiastki musiały być wyprodukowane lokalnie,

blisko miejsca i czasu tworzenia Słońca.

nie więcej niż milion lat mógł upłynąć

od ich wyprodukowania do włączenia w proto-słoneczną mgławicę



demografia

wiedząc, że większość gwiazd tworzy się w grupach i gromadach

podejmowane są próby oszacowania warunków panujących przy narodzinach Słońca

w sąsiedztwie Słońca przeglądy wykazują istnienie gromad o liczebności 100–2 000

najnowsze wyniki z SST wykazują, że

mediana rozkładu ilości gwiazd w gromadzie rodzinnej jest ok. 100

ogólnie przyjmuje się, że tylko ok. 10% gwiazd rodzi się w systemach,

które pozostaną grawitacyjnie związanymi gromadami

przez dłużej niż 100–500 milionów lat

większość gromad żyje dużo krócej,

niż jest to potrzebne do wyjaśnienia wielu cech układu słonecznego



ile razy od swoich narodzin Słońce okrążyło centrum Galaktyki ?

Znając prędkość Słońca na orbicie 235 km/s

oraz zakładając, że promień orbity się nie zmienił,

otrzymamy 22 okrążenia

układ słoneczny od narodzenia przebył ponad megaparsek

odległe mijanki z gwiazdami mogły zmienić wektor prędkości

ale podczas tej długiej drogi nie miało miejsca żadne

bardzo bliskie spotkanie z mijającą gwiazdą,

gdyż nie obserwujemy żadnych jego śladów w orbitach planet



we wczesnym układzie słonecznym występowało

znaczące obcięcie gęstości dysku na promieniu ok. 30 j.a.

nic takiego nie jest widoczne w ostatnich obserwacjach

dysków wokółgwiazdowych w obszarach tworzenia gwiazd.

Jakieś zdarzenie musiało doprowadzić do tego obcięcia,

mogło to być bliskie spotkanie

albo odparowanie promieniowaniem,

oba czynniki pochodziłyby z zewnątrz

niedawne odkrycie w układzie słonecznym

rozciągłego, rozproszonego dysku,

zawierającego np. Sednę z bardzo ekscentryczną orbitą,

może stanowić wskazówkę na minione oddziaływanie z mijającą gwiazdą



wyprowadzenie Sedny na dalszą orbitę oraz obcięcie dysku

mogłoby zajść przy bliskim spotkaniu w odległości 200–300 j.a.

typowy układ planetarny w typowej gromadzie

doznałby przeciętnie jednego takiego zdarzenia w czasie 10 mln lat,

czyli wspomniany wyżej warunek lokuje Słońce w przeciętnej gromadzie

jakiekolwiek bliskie spotkanie

prowadzące do wytworzenia krawędzi w pasie Kuipera

musiało mieć miejsce wystarczająco wcześnie,

nie później niż 10 mln lat po rozpoczęciu tworzenia obłoku Oorta,

inaczej rozproszony dysk zawierałby zbyt wiele obiektów

albo nie byłoby chmury Oorta



pole promieniowania

w środowisku gromady gwiazdowej

promieniowanie UV tła

często jest silniejsze, niż to od centralnej gwiazdy

i może prowadzić do foto-odparowania dysku wokółgwiazdowego,

w ekstremalnym przypadku uniemożliwiając wogóle powstawanie planet

zatem nasz układ słoneczny powstał w umiarkowanym polu UV

pozwalającym na istnienie dysku wewnątrz promienia 30 j.a.



typowa pobliska gromada,

z populacją N = 300 i promieniem R = 1pc,

przy standardowej IMF

będzie miała 1–2 gwiazdy o masach M∗ > 10M⊙

skala czasowa odparowywania dysku promieniowaniem UV takich gwiazd

będzie większa od typowego czasu życia dysku

– w takich warunkach mógł powstać nasz układ Słoneczny



materia z zewnątrz

pomysł powstania układu słonecznego przy udziale wybuchu SN

pochodzi z lat 1970-tych, kiedy to stwierdzono obecność izotopu 26Al

o czasie połówkowego rozpadu 0.72 mln lat.

Zasugerowano wówczas, że molekularne jądro z którego formowało się Słońce

zostało zasilone w krótkotrwałe izotopy przez wybuch SN

(chociaż 26Al może być również produkowany na AGB)

wydaje się, że gwiazda o masie początkowej M∗ ≈ 25M⊙
dostarczyłaby najodpowiedniejszej mieszanki krótkożyjących izotopów

tak masywna gwiazda wymaga do jej utworzenia liczniejszej gromady N ≈ 1000



z supernową są kłopoty:

masywne gwiazdy rozdmuchują wokół siebie wielkie zjonizowane obszary H II

inne gwiazdy powstają zatem zbyt daleko by materia z SN tam dotarła

SN nadprodukują 60Fe – niezgodnie z wyznaczeniami dla Słońca

najprawdopodobniej źródłem 26Al

był wiatr pojedynczej masywnej gwiazdy WR

być może według scenariusza pokazanego na obrazku

w tym modelu Słońce jest gwiazdą drugiej generacji

masywna gwiazda która dostarczyła 26Al jest obiektem rodzicielskim

w sumie potrzebne jest połączenie

supernowej i innej masywnej gwiazdy





SN powinna być odpowiednio blisko, żeby wzbogacić mgławicę słoneczną,

ale nie za blisko, żeby jej nie rozerwać,

0.2 pc wydaje się dobrym kompromisem

gwiazda M∗ ≈ 25M⊙ wybuchnie jako SN po ok. 7.5 mln lat,

co jest okresem krótszym od typowego czasu rozpadu gromady (∼10 mln lat)

taka masywna gwiazda zanim wybuchnie jako SN

emituje znaczne ilości promieniowania UV

mogącego łatwo odparować młodą mgławicę słoneczną.

Zatem Słońce powinno przez dłuższy czas

przebywać poza zasięgiem promieniowania UV tej gwiazdy

i zbliżyć się do niej krótko przed wybuchem SN.

ten scenariusz wymaga trochę kombinowania



bardziej prawdopodobny jest scenariusz,

w którym SN wzbogaca obłok molekularny

w którym układ słoneczny już zaczął się tworzyć

mniej prawdopodobna wydaje się wersja, w której

wybuch SN dopiero inicjuje kolaps grawitacyjny jądra obłoku molekularnego,

gdyż zanim dojdzie do wybuchu SN,

gaz z gromady zostaje rozwiany

i proces tworzenia gwiazd zakończony w czasie ok. 1 mln lat



młode Słońce produkowało rozbłyski (flary)

podobne do współczesnych nam, tylko silniejsze,

będące źródłem fotonów, protonów i cząstek alfa.

strumienie rozpędzonych cząstek

zderzając się ze stabilnymi izotopami o pośrednich masach,

mogą produkować radioaktywne izotopy,

jak wspomniany już 26Al, oraz znaleziony w meteorytach 10Be

proces rozbijania jąder atomowych bombardowaniem energetycznymi cząstkami

nosi nazwę spalacji



izotopy 10Be i 7Be

mogą powstawać wyłącznie w procesach spalacji,

a nie w reakcjach jądrowych w gwiazdach

i następnie rozrzucanych w wybuchach SN

z kolei obserwowany izotop 60Fe

nie może powstać przez napromieniowanie od wewnatrz dysku,

lecz tylko przy wybuchu SN



podsumujmy nasze oszacowania gromady macierzystej Słońca

obserwowane wzbogacenie w krótktrwałe radio izotopy

sugeruje gromadę o liczebności N ­ 1 000

po to, żeby szansa na utworzenie gwiazdy 25M⊙ była znacząca

nie wszystkie obserwowane nadwyżki izotopów są wyjaśniane wybuchem SN

lekkie izotopy muszą być wyjaśniane przez model lokalnego napromieniowania

gromada o liczebności N = 103 − 104

produkuje silne pole promieniowania

oraz znaczne prawdopodobieństwo bliskich spotkań,

a jednocześnie takich,

że układ słoneczny ma szansę przetrwać działanie obu tych czynników



zarówno Słońce jak i przyszła SN musiały powstać mniej więcej równocześnie,

SN wybuchła 7.5 mln lat później,

w tym czasie mgławica słoneczna miała wciąż dość masy

by przechwycić materiał z SN

nieco lepiej pasowałoby, gdyby Słońce powstało kilka mln lat poźniej

wkrótce po wybuchu SN kończy się tworzenie planet olbrzymich,

ale układ pozostaje jeszcze w macierzystej gromadzie po to

by jakieś bliskie spotkanie mogło

zaburzyć orbitę Sedny

i przykroić zewnętrzny brzeg pasa Kuipera

po tym spotkaniu,

gdzieś w wieku 10–100 mln lat

układ słoneczny opuścił macierzystą gromadę



możliwą gromadą rodzinną Słońca jest, podobno, M67

ma podobny wiek, skład chemiczny

jedna z jej gwiazd lepiej pasuje składem do Słońca

niż te z najbliższego naszego sąsiedztwa

ma jednak bardzo różną orbitę w Galaktyce

ale są poszlaki, że M67 zmieniła swoją orbitę

w tym przypadku Słońce opuściło M67 zanim miało miejsce

zaburzenie M67 przez GMC



gwiazdy słońcopodobne

Słońce jest gwiazdą typu G2V z temperaturą efektywną 5780K

wiemy, że w ciągu ewolucji od ZAMS

rozgrzało się o kilkaset stopni

pojaśniało o ok. 40%

poszukujemy odpowiedników Słońca wśród wczesnych i pośrednich typów G

Słońce przed ciągiem głównym (PMS) było gwiazdą pośredniego typu K (K5 IV)

poszukujemy odpowiedników PMS Słońca

wśród gwiazd 0.5 – 1.5 mas słonecznych,

o typach widmowych od wczesnego G po późne K – wczesne M



badania odpowiedników słonecznych pokazały,

że dla gwiazd mniej masywnych niż 1.5 masy słonecznej

i o wieku conajmniej kilkaset milionów lat

utrata momentu pędu przez wiatr gwiazdowy wyhamowuje rotację

w sposób jednoznacznie określony wiekiem gwiazdy

jedna niezależna zmienna – wiek gwiazdy

wyznacza okres rotacji,

a przez mechanizm dynama aktywność magnetyczną

na wszystkich poziomach atmosfery

badania gwiazd słońcopodobnych pozwalają na rekonstrukcję historii Słońca



można rekonstruować rozkład plam na powierzchni młodych słońc

powszechna jest aktywność na wysokich szerokościach – plamy biegunowe



można rekonstruować rozkład aktwności na powierzchni

wykorzystując obserwacje zaćmienia



obserwacje ilości plam na Słońcu sięgają setek lat

okres aktywności to 11 lat

pełny cykl magnetyczny to 22 lata

podobne cykle aktywności stwierdzono u wielu odpowiedników słonecznych

z obserwacji chromosferycznych linii Ca II H & K

z obserwacji cykli plam gwiazdowych wydedukowanych z krzywych blasku



emisja UV pochodzi z chromosfery i warstwy przejściowej

o temperaturach 104 − 105K



porównanie obecnego Słońca z młodymi odpowiednikami

prowadzi do wniosku że magnetyczna aktywność młodych słońc

jest o rzędy wielkości większa od obecnej słonecznej

z czasem

maleje rotacja napędzająca dynamo

słabnie tempo utraty masy przez wiatr



Słońce przed ciągiem głównym

typowe słońce typu TTauri w wieku 0.5 – 3 mln lat

miało temperaturę efektywną ok. 4260K odpowiadającą typowi K5

było bolometrycznie 1–4 razy jaśniejsze od podobnego karła ciągu głównego

bo było 1.7–3.5 razy większe rozmiarem

w centrum temperatura była zbyt mała dla reakcji fuzji wodoru

TTauri świeciła kosztem energii kontrakcji grawitacyjnej

miało wnętrze całkowicie konwektywne

do tego dochodził dysk akrecyjny, wypływy i dżety







zagadnienia wymagane na egzaminie
• etapy powstawania pojedynczych gwiazd

• zakres temperatur i gęstości od obłoku molekularnego do gwiazdy ZAMS

• twierdzenie o wiriale – ogólnie

• pojęcie masy Jeansa

• pojęcie protogwiazdy typu TTauri

• cechy mgławicy macierzystej Słońca
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czas na przerwę



ćwiczenia – model GrayStar

http://www.ap.smu.ca/~ishort/GrayStar/



uruchamianie GrayStar off-line

w pliku GrayStarV2.html

trzeba zmienic:

w linii 15:

bylo

<script src="http://ajax.googleapis.com/ajax/libs/jquery/1.11.1/jquery.min.js"></script>

ma byc

<script src="file://D:\GrayStar\jquery.min.js"></script>

przy czym plik jquery.min.js trzeba pobrac z sieci i zapisac razem z GrayStar

w linii 220 ustawic sciezke dostepu

<a href="file://D:\GrayStar\GrayStarV2.html#container">

<button id="btnId" onClick="main()"><strong> Model </strong></button></a>



Klasyfikacja widmowa

wykład prof. Tomy Tomova – o widmach

opis GrayStar cz.1


