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Promieniowanie elektromagnetyczne




Ciato doskonale czarne (promiennik zupeiny)
>

15,000 K star

Tak swieci ciato znajdujgce sie w

 the Sun (5,800 K) . o

/ rownowadze termodynamicznej

» 3,000 K star . c s s

v Gwiazdy gorgace sa niebieskie, a
chtodne — czerwone

Aby zmierzy¢ temperature
definiuje sie tzw. wskazniki barwy
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Wskaznik barwy
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Barwe gwiazdy okresla sie na podstawie pomiaru

natezenia widma ciggtego w wybranych zakresach
dtugosci fali




Linie widmowe

Lyman series
{ultraviolet)

Balmer series
(visible)

Paschen senies
{infrared)
nw==6

Elektron przechodzi na wyzszy poziom —
musi dostac energie (absorpcja kwantu,
zderzenie z inng czgstky)

Przy przechodzeniu na nizszy poziom —
oddaje energie (emisja kwantu)




Jak powstaje obserwowane widmo?

" atmosfera
gwiazdowa




Widmo stoneczne
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Klasyfikacja widm gwiazd

-
Dane przejscie energetyczne w atomie mozliwe jest tylko w odpowiedniej
temperaturze.

Obecnos¢ pewnych linii w widmie gwiazdy, to ,,temperaturowy odcisk
palca”.
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Zmiany wzglednych natezen linii wybranych pierwiastkow
w zaleznosci od temperatury powierzchniowej gwiazdy



Klasyfikacja widm gwiazd
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Moc promieniowania

Moc promieniowania gwiazdy: L=4nR?cT*

Gwiazda produkuje w ciggu sekundy
pewng ilos$¢ energii — jest elektrownia
termojadrowg o okreslonej mocy

Ta energia jest wypromieniowana przez
catg powierzchnie gwiazdy




Diagram H-R
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Figure 19.17 In Henry Norris Russell’s original diagram, he
plotted stars according to absolute visual magnitude and spectral
class. The dwarf sequence (now called the main sequence),

includes the Sun, goes from lower right to upper left. Th
branch scatters out toward the upper right. One white dt
tom left

-

Przedstawiony w 1911 roku przez E. Hertzsprunga

Udoskonalony w 1913 roku przez H.N. Russella
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Diagram H-R

TYP WIDMOWY
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Charakterystyczny rozktad gwiazd na diagramie H-R ttumaczy teoria ewolucji gwiazd



Materia miedzygwiazdowa

. i g 45 . ' . Skiada sig z gazu i pytu
Typowa gestosc to kilka (!)

e T TS atomGw na cm?

Zasilana przez gwiazdy
(np. wiatr gwiazdowy,
wybuchy supernowych)

y o | __ . W odpowiednio gestym i

RPN T - = .7 masywnym obtoku materii
A . - miedzygwiazdowej

powstajg nowe gwiazdy



Materia miedzygwiazdowa

Carina Nebula

fhijdbble,

NASA, ESA, N. Smith (University of California, Berkeley), and The Hubble Heritage Team (STScl/AURA)
Hubble Space Telescope ACS/WFC - STScl-PRC07-16a



Narodziny gwiazd — model

_ ’ | Aby w obtoku rozpoczety sie procesy
- ' gwiazdotworcze potrzebna jest jego
odpowiednia masa.

Jednak obtok nie moze zacza¢ zapadania
samoistnie.

Potrzebne jest jakies zaburzenie. Moze
to by¢ np. fala zwigzana z wybuchem
_ _ supernowe;j. Inny rodzaj zaburzenia jest
callh . zwigzany z rotacja galaktyki (np. gwiazdy
i powstajgce w ramionach spiralnych)



arodziny gwiazd — obserwacje




Narodziny gwiazd — model

3x 10 yr 10° yr 107 yr
2 x 10° yr
Time
Stage 1 Stage 2 Stage 3/4 Stage 5

Copyright © 2005 Pearson Prentice Hall, Inc.



Narodziny gwiazd — obserwacje

Protostar

Z mtodg gwiazdg zwigzane s3
charakterystyczne struktury —
strugi (dzety) czastek. Podobne :gss_z::z';“s;'vgpg'_'
sg takze obserwowane w

okolicach pulsaréw, galaktyk

aktywnych




Zycie na ciagu giéwnym
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W gwieidzie zaczynajq sie reakcje syntezy i zaczyna sie najspokojniejszy okres jej
zycia. Mowimy, ze gwiazda ,13duje” na ciggu gtdwnym. To, w ktdrym miejscu ciggu
gtdwnego znajdzie sie mtoda gwiazda zalezy od jej masy.



Zycie na ciagu giéwnym

Reakcja p-p

proton

neutron

9

Typowa (ale nie jedyna) reakcja
syntezy wodoru w hel zachodzgca
w gwiezdzie znajdujacej sie na
ciggu gtéwnym.

Gwiazda po ,,rozpaleniu” wnetrza
osigga stan rownowagi.

Dla Stonca:

600 min ton wodoru zamienia
sie w hel w kazdej sekundzie

4 min ton jest przeksztatcane
w energie: 3.6*102%6 )



Zycie na ciagu giéwnym

ci$nienie

Gwiazda jest rownowadze gdy grawitacja, ktéra dazy
do scisniecia gwiazdy jest powstrzymywana przez
wytwarzane we wnetrzu cisnienie:

- gazu (jest duze, bo w centrum jest
wysoka temperatura)

- promieniowania (bo wewnatrz
zachodzg reakcje termojadrowe)

Réownowaga zostaje zaburzona kiedy konczy sie
paliwo we wnetrzu.

Maleje cisnienie:

- gazu, bo jest mniej czastek

- promieniowania, bo spada tempo reakcji
termojadrowych

Czas po jakim nastgpi zachwianie rownowagi zalezy
gtéwnie od masy gwiazdy. Od masy zaleza takze dalsze
losy gwiazdy...



Gwiazdy o bardzo malej masie

10 000
Josnoté wagledem
Shedca

Stofice = 1

)

S3 to gwiazdy o masach mniejszych
niz okoto 0.4 Mg

Cata gwiazda jest konwektywna, a
wiec materia jest ciggle mieszana
i caty wodor zostaje wypalony.

Gwiazda kurczy sie ale nie osigga

w centrum temperatury
odpowiedniej do przemiany helu w
ciezsze pierwiastki.

W zwigzku z tym konczy jako mata
kula (rozmiarow Ziemi), ktdra
stopniowo robi sie coraz
chtodniejsza.



Gwiazdy o malej masie

Gwiazdy o masie:
0,4Mgy<M<1.5 Mg

Typowym przyktadem jest
nasze Stonce

Zycie takich gwiazd jest nieco
ciekawsze.

Po wypaleniu wodoru we wnetrzu
gwiazda kurczy sie i rozgrzewa w
centrum do temperatury ponad
100 milionow kelwinow.



Gwiazdy o malej masie

orhita Marsa

Hydrogen
shell fusing
to helium

SLONICE

Expanding
outer layers

Red giant star,
helium core

Helium in the
collapsing core

E )

Zanim jednak centrum osiggnie odpowiednig
temperature gwiazda przechodzi przez etap
»czerwonego olbrzyma”-na diagramie H-R
przesuwa sie w prawo i w gore

Jadro gwiazdy powoli zapada sie. Wewnatrz
nie ma juz paliwa (wodoru). Temperatura jadra
rosnie i zaczyna sie spalanie wodoru w cienkiej
warstwie wokét jadra.

Jednoczes$nie zewnetrzne warstwy gwiazdy
rozdymajq sie i chtodzg — gwiazda robi sie
wielka i czerwona.

Ten etap pojawia sie w czasie zycia kazdej
gwiazdy poza tymi najmniej masywnymi.



Gwiazdy o matej masie

Kiedy jadro osiggnie odpowiednia
temperature nastepuje tzw. btysk
helowy — wewnatrz rozpoczyna sie
nagle przemiana helu w wegiel,

a gwiazda gwattownie jasnieje

Helium-4

Ta reakcja nazywa sie reakcja

3a poniewaz z trzech atomoéw helu
(czastek a) powstaje jeden atom
wegla.

Reakcja 3a jest bardzo wrazliwa na
Helium-4 Carbon-12 zmiany temperatury — gwiazda staje

@ sie ,niespokojna”

Copyright © 2005 Pearson Prentice Hall, Inc. R . ,
Po zapaleniu helu gwiazda znéw
jest w stanie rownowagi. Ten stan
nie trwa jednak dtugo.




Gwiazdy o malej masie
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NGC 2392 « “Eskimo” Nebula
Hubble Space Telescope * WFPC2

NASA, A Fruchter and the ERO Team (STScl) » STSclPRCD0-07

W pewnym momencie konczy sie
hel i zapadanie jadra trwa az do
etapu biatego karta.

Biaty karzet jest jgdrem gwiazdy, ktdre
ma ogromng temperature i wielka
gestosc.

A co z zewnetrznymi warstwami?
Oddalaja sie od jadra i rozswietlajg dzieki
promieniowaniu ultrafioletowemu
pochodzgcemu od goracego biatego
karta — obserwujemy tzw. mgtawice
planetarne.



Mgtawice planetarne




Mgtawice planetarne




Gwiazdy o malej masie

Gwiazda o masie porownywalnej

z masg Stonca konczy zycie jako
stygnacy biaty karzet, ktdry nie moze
by¢ bardziej masywny niz 1.4 Mg

Piekna otoczka w postaci mgtawicy
planetarnej przestaje swiecic po
okoto 10 000 lat

Przestaje swiecic ale nie znika. Gaz
ucieka w przestrzen miedzygwiazdowa
i moze zasili¢ obtok, z ktérego
powstang nowe gwiazdy...




Gwiazdy masywne
=@

Poczatkowo ewoluujg podobnie jak gwiazdy
o mniejszych masach tylko szybciej

o R —— e, Po wypaleniu wodoru i helu gwiazda ma na
tyle duzg mase, ze po zapadnieciu sie jadra
. temperatura moze wzrosng¢ do wartosci
e umozliwiajgcej zapalenie wegla i przemiane
W neon, nastepnie (po kolejnym zapadaniu)
neon przemienia sie w tlen, tlen w krzem,
a krzem w zelazo.

100 000

10 000
Jasnofé wagledem
Stenca

1 000

100 °

@

0.001

. Zelazo nie moze by¢ juz spalane w reakcjach
0.000 1 Bioke Korly E “15 .
. termojadrowych.

0.000 01

..........................

Oczywiscie spalane s3 tez pozostatosci
Izejszych pierwiastkow znajdujgce sie w
zewnetrznych warstwach. Gwiazda osigga
charakterystyczny etap ,,cebuli”



Gwiazdy masywne

Zrédto
energii

palenie
wodoru

reakcja
3a

palenie
wegla

palenie
neonu

palenie
tlenu

palenie
krzemu

-9

Gwiazda o masie 25 Mg

Gtéwny
produkt temp.
[K]

hel 7x107

wegiel, tlen  2x108

Ne, Na, Mg, 8
Al 8x10
O, Mg 1.6x10°

Si,S,Ar,Ca  1.8x10°

nikiel
(rozrfadajacy 2 5x10°
siedo
zelaza)

gestosc
(g/cm?)

10

2000

106

107

107

108

trwanie

107 lat

10° lat

103 lat

3 lata

0.3 roku

5 dni



Gwiazdy masywne
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Dalsza ewolucja zalezy od tego jak masywne
jest jadro.

Jezeli jego masa nie przekracza 1.4 Mg to
gwiazda konczy jako biaty karzet.

Gdy masa jadra jest wieksza to jego
kurczenie nie jest zatrzymywane przez
degeneracje materii i kurczenie trwa az
do momentu gdy elektrony zostang
ywcisniete” w jagdra atomow zelaza.

W wyniku tego powstaje gwiazda zbudowana
z samych neutrondéw — gwiazda neutronowa.



Gwiazdy masywne

Podczas kurczenia centrum gwiazdy
The supernova phenomenon zapadaijg sie takze warstwy zewnetrzne.
) . N
t Gwiazda neutronowa pojawia sie bardzo

szybko i towarzyszy jej ogromny strumien
neutrin — sg one przyczyng gwattownych
reakcji termojgdrowych w zewnetrznych
¥ | .
warstwach — nastepuje wtedy synteza
pierwiastkow ciezszych od zelaza

# P -

Implosion — Supemowva ——  Remnant

(DS A b :

Wybuch supernowéj“ 1087 WLMC




Gwiazdy masywne

=9
supernowa 1994D w galaktyce NGC 4526

Podczas wybuchu supernowej emitowana jest ogromna @
ilo$¢ energii siegajaca 10%4J il

Supernowa staje sie jasna jak cata galaktyka...



Gwiazdy masywne

)

Neutron Star Wybuchy supernowych obserwowane

Mass ~ 1.5 times the Sun , . s e

~12 miles in diameter byty w przesztosci, a dzis widzimy

w tych miejscach pozostatosci w
postaci charakterystycznych obiektow

Solid crust mgtawicowych.
~1 mile thick

Jednak po supernowej powinna zosta¢
jeszcze gwiazda neutronowa.

Jak zaobserwowac taki dziwny obiekt?
Heavy liquid interior
Mostly neutrons,

Kluczem do tej zagadki okazato sie pole
with other particles ) Zag ep

magnetyczne gwiazdy neutronowej



Gwiazdy masywne

D Mark A. Garlick

space-art.co.uk

=

Pole magnetyczne gwiazdy neutronowej
jest bardzo dobrym akceleratorem czastek.

Czastki rozpedzone do ogromnych
predkosci zderzajq sie z zewnetrznymi
warstwami gwiazdy neutronowej w
okolicach biegunéw magnetycznych.

W wyniku zderzen produkowane jest
promieniowanie, ktére mozemy
rejestrowac.

Po raz pierwszy dokonata tego Jocelyn Bell
w 1967 roku.



Gwiazdy masywne

Promieniowanie zwigzane z gwiazda
neutronowg ma postac bardzo krétkich
impulséw rejestrowanych giownie w
zakresie radiowym.

Stad nazwa tych obiektow — pulsary.

Zwiazane jest to z tym, ze oS rotacji pulsara
nie pokrywa sie z osig pola magnetycznego

Pulsary rotujg niewiarygodnie szybko.

& 2004 The Trustees of Amberst College. www.amherst. edu,

~usArecnstein/progs/ animatians/pulear_beacan/ Typowe okresy obrotu (odlegtosci miedzy
kolejnymi pulsami) sg rzedu 0.1 — 0.01 s!

J, } W takim czasie obiekt o rozmiarach rzedu
} Iw\ |¢|’ f}j‘ | ! J| \‘ h l\ ‘J kilkunastu kilometréw dokonuje petnego
/e ‘{FF’NW i‘ y W L&{ obrotu wokét wtasnej osi.

Wh

o
Mﬂww$w



Gwiazdy masywne

y 9 ¥ 3 ‘y...

I I I

1 10 100
Astronomical Units

1000

Najbardziej masywne gwiazdy nie
koncza zycia jako gwiazdy neutronowe.

Jesli masa jadra gwiazdy znajdujace;j sie
w konncowej fazie ewolucji przekroczy
2.1 Mg, to zapadanie jadra nie zostaje
zatrzymane przez powstanie materii
neutronowej.

Jadro zapada sig dalej az do punktu —
powstaje czarna dziura.

Wy A
,-lt.‘i B 6




Gwiazdy masywne

Tak moze wyglada¢ czarna dziura.

Znieksztatcony obraz dookota niej

bierze sie z zakrzywienia przestrzeni

jakie wywotuje kazdy obiekt posiadajacy
mase, ale czarna dziura zakrzywia
przestrzen wyjatkowo silnie (duza masa w
bardzo matej objetosci).



Gwiazdy masywne
=g

Czarne dziury obserwujemy posrednio — dzieki
efektom jakie wywotujg. Gtownym zrédtem
informacji na ich temat sg zjawiska obserwowane
w otoczeniu tych niewidocznych obiektow.




Gwiazdy masywne

Przyktadowe obserwacje czarnych dziur



Sens zycia gwiazd
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