1. Gwiazdy pulsujące.
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Należą do grupy gwiazd zmiennych fizycznie. W wyniku pulsacji zmianie ulega promień i temperatura efektywna gwiazdy, co daje obserwowane zmiany jasności. Krzywa zmian blasku jest najczęściej niesymetryczna – gałąź wschodząca jest bardziej stroma niż schodząca, co oznacza, iż następuje szybszy wzrost jasności niż jej spadek.

Kryteriami podziału gwiazd pulsujących są okres zmienności, amplituda i kształt krzywych blasku i prędkości radialnych oraz położenie na diagramie H-R, informujące o fizycznych cechach gwiazd. 

· Mirydy (M)

Ich prototypem jest najstarsza znana gwiazda zmienna - ( Ceti (( w gwiazdozbiorze Wieloryba), nazwana przez jej odkrywcę – D. Fabriciusa „Cudowną”, czyli Mirą. 

Są to czerwone olbrzymy i nadolbrzymy typów widmowych M, C i S, zajmujące na diagramie H-R prawy koniec gałęzi olbrzymów. 

Mirydy często obserwowane są przez miłośników astronomii ze względu na ich duże amplitudy zmian jasności, rzędu kilku magnitudo oraz bardzo długie okresy zmienności, wynoszące od 80 do 1000 dni (a najczęściej od 200 do 400 dni). Gwiazdy te pulsują radialnie w modzie podstawowym, tzn. wszędzie w nich materia albo się rozszerza, albo kurczy – jednocześnie na całej powierzchni gwiazdy.

· Zmienne półregularne (SR) i nieregularne (L)

Występują w tym samym obszarze diagramu H-R co mirydy, dlatego często obejmuje się tę grupę zmiennych o długim okresie zmienności wspólną nazwą – zmienne długookresowe. Składają się na nie olbrzymy i nadolbrzymy typów widmowych od F do M. 

Zmienne półregularne bardzo przypominają mirydy, jakkolwiek w ciągu poszczególnych cykli ich amplitudy zmian jasności, jak i okres ulegają znacznym zmianom. Często dzieli się je na cztery podtypy – SRA, SRB, SRC i SRD, przy czym SRA są najbardziej podobne do miryd (lecz mają mniejsze amplitudy jasności nie przekraczające 2.5 mag), okresy SRB i SRC mogą być od nich znacznie dłuższe – od 20-30 dni do kilku lub kilkunastu lat, a typ SRD charakteryzuje się występowaniem w widmie linii emisyjnych.

Natomiast w przypadku gwiazd nieregularnych, jak sama nazwa wskazuje, nie sposób wykazać żadnych regularności w zmianach ich blasku – przynajmniej z dotychczasowych obserwacji. Przyczyny ich zmienności są nadal nie wyjaśnione. Wśród nich dokonuje się również podziału, tym razem na dwa podtypy: LB i LC, przy czym LB ulegają wolniej zmianom i są to olbrzymy późnych typów widmowych – LC to nadolbrzymy.

· Zmienne typu RV Tauri (RV)

Są to również olbrzymy i nadolbrzymy typów widmowych F-K, o okresach krótszych niż w przypadku miryd – od 30 do 150 dni. Na krzywych charakterystyczne jest następowanie kolejno po sobie głębszych i płytszych minimów jasności (przy czym płytsze mogą stawać się głębsze i na odwrót). 

Często w obrębie tej grupy dzieli się gwiazdy na dwa podtypy – RV a  i  RV b, przy czym podtyp RV a został opisany powyżej, a RV b różni się tym, iż na normalne wahania jasności nałożone są dodatkowe zmiany blasku o znacznie dłuższym okresie, rzędu kilkuset dni. 

· Cefeidy (DCEP)

Gwiazdy te nazywane są także zmiennymi typu ( Cephei, od nazwy głównego przedstawiciela tej grupy, jak również cefeidami klasycznymi lub długookresowymi. 

Są to nadolbrzymy typów widmowych od F5 do K0, zwykle w klasach jasności Ib-II – ich jasności absolutne wahają się od –2  do –6 mag. Amplitudy jasności wynoszą 0.1-2 magnitudo, okresy wynoszą od kilku do kilkudziesięciu dni (najczęściej od 3 do 30 dni). Ich masy zawierają się w przedziale od 4 do 14 Mo. Występują w gromadach gwiazd i asocjacjach. Są to obiekty I populacji, które zdążyły już przeewoluować do obszaru nadolbrzymów. Obecnie świecą kosztem przemiany helu w węgiel, gdyż wodór uległ już całkowitej przemianie w hel.

Cefeidy spełniają zależności:  [P wyrażony w dniach]

okres – jasność absolutna (Henrietta Leavitt, 1912)

Mv = -2.80 log P – 1.43

okres – jasność – kolor

Mv = -3.53 log P + 2.13 (B – V) – 2.13

Dzięki dużej jasności absolutnej i amplitudom zmian blasku, cefeidy umożliwiły dość dokładne zmierzenie odległości od pobliskich galaktyk. 

· Zmienne typu W Virginis (CW)

Są to gwiazdy o podobnych parametrach obserwowanych do cefeid, jakkolwiek ich krzywe cechują wyraźne garby na gałęzi wznoszącej lub opadającej. Poza tym spotykane są w gromadach kulistych (należą do populacji II), gdzie wyraźnie brak jest cefeid. Ich masy wynoszą zwykle 0.5-1 Mo. Spełniają one również zależność okres – jasność, jednak równanie przyjmuje nieco inną formę: [jasności absolutne dla tych samych P są o 1-2 mag słabsze]

Mv = 0.1 – 1.6 log P

· Zmienne typu RR Lyrae (RR)

Obiekty te, będące olbrzymami typów widmowych od ok. A7 (w maksimum) do F5 (w minimum blasku), znajdują się na głównym pasie niestabilności. Nazywane są także cefeidami krótkookresowymi lub zmiennymi typu gromad. Pierwsza z tych nazw słusznie wskazuje, iż są to obiekty pokrewne cefeidom, aczkolwiek mimo podobieństwa krzywych blasku i prędkości radialnych, posiadają one znacznie krótsze okresy zmienności – rzędu ułamków doby.  Poza tym, podobnie jak zmienne typu W Virginis należą do II populacji, co sugeruje ich występowanie w gromadach kulistych. Właśnie obserwowanie jasności zmiennych typu RR Lyrae służy do wyznaczania odległości do tych gromad. Jest to możliwe dzięki temu, iż gwiazdy te charakteryzują się stosunkowo dużą średnią jasnością absolutną – ok. 0.6 mag oraz znacznymi amplitudami zmian jasności  - rzędu 0.5 mag. Ponieważ jasności absolutne znajdują się w wąskim przedziale wokół wartości średniej, można dość dokładnie uzyskać odległość do danej gwiazdy.

· Zmienne typu ( Scuti (DSCT)

Podobnie jak gwiazdy typu RR Lyrae, znajdują się na pasie niestabilności, jednak w części przylegającej do ciągu głównego (typy widmowe od A do F, klasy jasności V-VIII). Używane niegdyś zastępczo określenie tych zmiennych jako cefeidy karłowate, dokładnie oddaje obserwowane parametry gwiazd tego typu. Okresy ich zmienności są zwykle krótsze od 0.3 dnia, a amplitudy mniejsze od 0.3 mag. Nieco wyższe amplitudy ma jedynie jeden z podtypów tych zmiennych – gwiazdy AI Velorum (inaczej RRs), należące najprawdopodobniej do II populacji. Drugim podtypem są gwiazdy SX Phoenicis – podkarły o jasnościach absolutnych  wahających się w okolicach 4 mag., wykazujące częste zmiany amplitudy blasku.

2. Przyczyny pulsacji gwiazd

Większość gwiazd znajduje się w równowadze hydrostatycznej – ciśnienie hydrostatyczne równoważy się z ciśnieniem gazu i promieniowania w gwieździe Ph = P. Ciśnienie hydrostatyczne Ph jako siła na jednostkę powierzchni wynosi:

     Ph ~   
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Do uzyskania drugiej równości wykorzystano równanie ciągłości dla gwiazd jednorodnych, mające w przybliżeniu postać:
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Natomiast ciśnienie gazu i promieniowania wyraża się wzorem:
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Po odpowiednich przekształceniach, pomijając ciśnienie promieniowania (odgrywa rolę jedynie w bardzo gorących gwiazdach), otrzymujemy wzór na równowagę hydrostatyczną:
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Równowaga hydrostatyczna określa więc związek między temperaturą a promieniem gwiazdy, o ile zachowana jest masa, a skład chemiczny jest jednorodny. W miarę wzrostu temperatury, promień maleje i odwrotnie. W zapisie tym widoczny jest również związek pomiędzy kinetyczną i grawitacyjną energią gwiazdy (twierdzenie o wiriale). Aby móc lepiej zrozumieć mechanizm pulsacji, warto jednak zapisać wzór na równowagę hydrostatyczną w mniej eleganckiej formie:
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Jak wiadomo, gęstość i temperatura gazu w gwieździe wzrastają wraz z odległością od powierzchni. W związku z tym, we wnętrzu gwiazd pierwiastki występują w stanie zjonizowanym. Jakkolwiek blisko powierzchni znajduje się warstwa częściowej jonizacji gazu, głównie helu He II o grubości rzędu kilku setnych promienia gwiazdy i masie rzędu jednej milionowej całej jej masy. Warstwa ta jest odpowiedzialna za podtrzymywanie pulsacji w gwieździe - bez jej istnienia powrót do stanu równowagi zająłby gwieździe jedynie kilka dni (wynika to z teorii wewnętrznej budowy gwiazd).

W momencie kiedy następuje zmniejszenie promienia gwiazdy, następuje zwiększenie jej gęstości – w tym także w warstwie częściowej jonizacji. Temperatura jednak pozostaje w przybliżeniu stała, gdyż nadwyżki energii wykorzystywane są do zwiększenia stopnia jonizacji. Wraz ze wzrostem gęstości wzrasta również współczynnik nieprzezroczystości, wyrażający się wzorem:
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gdzie 
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, s = 3-4. Strefa częściowej jonizacji staje się bardziej nieprzezroczysta, tym samym ogranicza przepływ promieniowanie z wnętrza gwiazdy. Powoduje to gromadzenie się energii i wzrost temperatury w warstwach niższych, co wpływa na podwyższenie się ciśnienia i rozszerzenie się gwiazdy. Powiększenie objętości gwiazdy powoduje z kolei obniżenie gęstości gazu w warstwie częściowej jonizacji, zmniejszenie nieprzezroczystości i wypromieniowanie zgromadzonej uprzednio energii.  Zewnętrzne warstwy gwiazdy opadają, za sprawą sił ciężkości przechodzą przez położenie swej równowagi  i znów ulegają zagęszczeniu, przez co następuje kolejny cykl pulsacji. Amplitudy pulsacji zależne są więc jedynie od strefy częściowej jonizacji – jej położenia, wielkości i masy. Natomiast okres pulsacji gwiazdy można obliczyć ze wzoru:
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gdzie 
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 jest średnią gęstością gwiazdy, a Q stałą pulsacji, wyrażoną wzorem:
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Dla gwiazd zbudowanych z jednoatomowego gazu doskonałego politropa (=5/3, a tym samym stała pulsacji wynosi Q = 0.12. Jeżeli więc okres pulsacji wyrazimy w dniach, a gęstość w gęstości Słońca, to wzór będzie miał postać:
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