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Skale czasu

Skala dynamiczna => 14,

- to czas w jakim obiekt (np. gwiazda, obtok molekularny, galaktyka) reaguje na
zaktécenie rownowagi sit grawitacji i cisnienia.

Dla gwiazdy jako catosci jest to czas swobodnego spadku, czyli czas, w ktorym
gwiazda zapadtaby sie catkowicie pod wptywem wtasnej grawitacji, gdyby nagle
znikneto cisnienie wewnetrzne, ktére normalnie utrzymuje gwiazde w dynamiczne;j
rownowadze.
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Skala dynamiczna zalezy tylko od sredniej gestosci p badanego obiektu (nie od jego
masy czy promienia).

H

Lokalnie dynamiczna skala czasowa jest dana przez: T4y, = =

gdzie H jest charakterystyczng skalg dtugosci.

Jest to czas jaki potrzebuje gwiazda, aby odejs¢ od rownowagi hydrodynamicznej
na tyle, aby stan uktadu zmienit sie znaczaco.



Skale czasu

Skala dynamiczna => 1,

Typowe wartosci Ty, w roznych typach obiektow:

gwiazda 101> 0.06 ms
neutronowa

Biaty karzet 106 2s
Stonce 1,41 26 min
Czerwony 107 2 lata
nadolbrzym




Skale czasu

Skala termiczna (Kelvina-Helmholtza) => T,

- to czas, jaki zajetoby gwiezdzie wypromieniowanie catej swojej energii cieplne;j
i grawitacyjnej (kurczenia grawitacyjnego) przy jej obecnej jasnosci, gdyby nie
zachodzity w niej reakcje termojadrowe. Dla Stonca: t,, = 30 000 000 lat .
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Lokalnie termiczna skala czasowa 1, jest tempem zmian entropii powodowanych
odejsciem od stanu rOwnowagi termiczne,;.

Procesy termiczne sg bardzo wolne w porédwnaniu z dynamicznymi.

Rownowaga termodynamiczna — istnieje jedna wartos¢ temperatury okreslajgca takie wielkosci jak
obsadzenie stanow energetycznych, rozktad predkosci czgstek, stan jonizacji, widmowy rozktad emisji
termicznej. Jest to stan o maksymalnym prawdopodobienstwie.

Entropia — miara liczby sposobow podziatu energii wewnetrznej miedzy poszczegolne elementy
i poszczegdlne rodzaje ruchdow. Im wieksza roznorodnosc (tj. nieuporzqdkowanie) tym wieksza entropia.



Skale czasu

Skala nuklearna => t,,.

- jest zwigzana z reakcjami termojadrowymi - zuzywajac swoje paliwo (wodoér).
Okresla tempo ewolucji gwiazdy (czas przebywania) na Ciggu Gtéwnym.

aMc?
Tnuc ~ L

a - wydajnosc¢ reakcji

Dla Stonca t,,,. =& 10 000 000 000 lat.

Nalezy zapamietac zaleznos¢ pomiedzy skalami czasu:

Tayn K Ttn K Thuc
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Etap |
Formowanie sie gwiazdy (kontrakcja na Cigg Gtéwny)

- Nie kazdy wielki obtok molekularny moze stac sie zaczgtkiem nowych gwiazd. Aby
tak sie stato, musi zostac przekroczona pewna krytyczna wartos¢ masy, zwana masa
Jeansa.

- Mozna jg obliczy¢ na podstawie twierdzenia o wiriale, korzystajgc z podanych
wczesniej zaleznosci na energie grawitacyjng i energie kinetyczna.

- Nalezy zauwazy¢, ze z punktu widzenia mozliwosci tworzenia sie gwiazd, wazne
jest aby masa Jeansa byta mata - daje to szanse jej przekroczenia dla duzej liczby
obtokow. Widzimy wiec, ze gestos¢ powinna by¢ mozliwie duza, a temperatura -
mata. Pomaga w tym rowniez wieksza obfitos¢ metali.

- Wydaje sie, ze w wiekszosci przypadkow obtokom nieco brakuje do masy Jeansa,
a jej przekroczenie spowodowane jest gtownie wzrostem gestosci wywotanym
przejsciem fali uderzeniowej zwigzanej z pobliskim wybuchem gwiazdy supernowe,;.



Etap |
Formowanie sie gwiazdy (kontrakcja na Cigg Gtéwny)

Q (energia grawitacyjna) = -0.6 G M?/R
U (energia kinetyczna) = 1.5 (kg/um )MT

Twierdzenie o wiriale: 2U = | Q|

[ zaleznos¢: 2U = | Q| obowiqzuje dla uktadow zwiqgzanych grawitacyjnie
- np. dla gwiazd |

M, ~ const. T3/2 u3/2 p1/2 - masa Jeansa

M > M, - obtok ulegnie grawitacyjnemu kolapsowi
M < M, - obtok w diuzszej skali czasowej zacznie sie rozprasza¢ w znacznie
rzadszej przestrzeni miedzygwiazdowej

u - Srednia masa czgsteczkowa (dla Storica wynosi ona okoto 0.6)

m, - jednostka masy atomowej



Etap |
Formowanie sie gwiazdy (kontrakcja na Cigg Gtéwny)

- Efektem przejscia fali/fal uderzeniowej sg tzw. filary stworzenia (ponizej).

- Kiedy gestos¢ tworzacych sie zalgz-
kow gwiazd wzrasta na tyle, ze stajg
sie one nieprzezroczyste dla emito-
wanego promieniowania, prowadzi to
do wzrostu temperatury.

- Stopniowo zaczyna sie ksztattowac
rownowaga hydrostatyczna, ktorej
waznym elementem jest gradient
temperatury, gestosci i cisnienia.

- Kiedy proces jonizacji nie jest jeszcze
zaawansowany, energie odprowadza
konwekcja, po osiggnieciu wyzszej
temperatury - pojawia sie transport
promienisty. . v NASA & ESA -




Etap |
Formowanie sie gwiazdy (kontrakcja na Cigg Gtéwny)

- Kolaps izotermiczny (materia obtoku przezroczysta dla emitowanego

promieniowania: T ~ const, pf => M||: fragmentacja obtoku!, ewolucja odbywa
sie w skali czasowej Ty, ).

- Kolaps adiabatyczny (p~1013 g cm= => w wyniku wzrostu
nieprzezroczystosci obtoku: T, pt => MJT: koniec fragmentacji, zaczyna
ksztattowac sig gradient T, P, p; ewolucja odbywa sie w skali czasowej 1y,
za wyjatkiem fazy dysocjacji H, oraz jonizacji H i He => powrét do 1, ).
Protogwiazda!

- Rédwnowaga hydrostatyczna (konwekcja) - gwiazdy typu T Tauri.

- Rbwnowaga hydrostatyczna (promienista).




Etap |
Formowanie sie gwiazdy (kontrakcja na Cigg Gtéwny)

- Procesy te mozna przesledzi¢ na diagramie H-R.

- Tak diugo jak formujgca sie gwiazda jest w_catosci konwektywna, ewolucja
przebiega pionowo w dot po tzw. Sciezce Hayasiego. Kiedy zmniejszajgca sie
absorpcja w czesci centralnej (efekt wzrostu T) doprowadza do wigczenia sie
transportu promienistego, sciezka zakreca na diagramie H-R w lewo.

- Przez caty czas gwiazda sie kurczy i proces ten ulega zatrzymaniu dopiero wtedy,
gdy tempo ,spalania” wodoru wystarcza do pokrycia catosci strat energetycznych =>
gwiazda osigga wtedy Cigg Gtowny.

- Czas potrzebny do osiggniecia tego stadium ewolucji zalezy od masy gwiazdy
i zawiera sie w przedziale od 10 tys do 100 min lat, odpowiednio dla najbardziej
masywnych i najmniej masywnych gwiazd.

- Gwiazda o ustalonej masie i sktadzie chemicznym trafia w scisle okreslony punkt na
Ciggu Gtownym. Méwi o tym twierdzenie Vogta-Russella.




Etap |
Formowanie sie gwiazdy (kontrakcja na Cigg Gtéwny)

- Reakcje termojadrowe jakie zachodza w jadrze gwiazdy

Star fully

jeszcze przed osiggnieciem Ciggu Gtownego (ponizej). Tego e
rodzaju paliwa gwiazda ma mato, wiec dopiero wysoka s "“3:’::“.:;“\ P,
temperatura umozliwiajgca ,spalanie” wodoru otwiera [jiihetae
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Kazdej konfiguracji o danym skfadzie chemicznym i danej masie odpowiada jeden
scisle okreslony punkt na diagramie H-R, przy czym réznym masom odpowiadajg
rozne punkty.

Z materii o danej masie i ustalonym sktadzie chemicznym mozna zbudowac tylko
jedng trwata gwiazde. ( - nie zawsze jest to spetnione)



Etap Il
Gwiazda swieci na koszt energii nuklearnej

- Cigg Gtéwny to faza ewolucji, na ktérej gwiazda stabilizuje sie na dtugi czas, jesli to
porownac z etapem formowania lub sSwiecenia na koszt paliwa jgdrowego innego
niz wodor.

- Najistotniejsze zmiany zachodzg w jadrze gwiazdy i wigzg sie ze stopniowg zmiang
sktadu chemicznego. W miare ubytku wodoru, zaczyna przybywac helu.

- Na wykresie obok sg profile zmian obfitosci wodoru (X)
w obrebie jadra wyrazone w funkcji znormalizowanej masy
gwiazdy dla kilku wybranych momentow czasu.

- Nalezy zauwazy¢ uderzajgcg rdznice spowodowang
obecnoscig _konwekcji, w przypadku gwiazdy bardziej oo —
masywnej (dolny wykres), w poréwnaniu do braku konwekcji __j
/
{

w gwiezdzie o mniejszej masie (wykres gérny).

- S R S SR |

- Nie ulega watpliwosci, ze konwekcja sprzyja bardziej ... T
efektywnemu wykorzystywaniu dostepnego paliwa jadro- m
wego, co skutkuje wigkszym tempem wydzielania energii.

nal n fint




Etap Il
Gwiazda swieci na koszt energii nuklearnej

Wykres ponizej pokazuje na przyktadzie Stonca, jaki jest dtugofalowy skutek
stopniowej zmiany sktadu chemicznego jadra.

W miare uptywu czasu, *°[ 1 T T — T T
odmierzanego spadkiem - Central T,p,P, and X vs age 2
obfitosci wodoru, rosnie _
gestoé¢, cidnienie i tem-
peratura w centrum na-
szej gwiazdy.
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Etap Il
Gwiazda swieci na koszt energii nuklearnej

Te dosy¢ subtelne zmiany ewolucyjne powodujg, ze Cigg Gtéwny tworzy na diagramie
H-R pas o okreslonej grubosci. Im gwiazda znajduje sie blizej jego lewej, dolnej
krawedzi, tym blizsza jest definicji ZAMS. Potozenie w poblizu prawej, gornej
krawedzi sugeruje bliskie wyczerpanie paliwa wodorowego w jadrze.
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Etap Il
Gwiazda swieci na koszt energii nuklearnej
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Etap Il
Gwiazda swieci na koszt energii nuklearnej

- Kiedy zaczyna brakowac paliwa wodorowego, gwiazda moze zainicjowa¢ w swoim
jadrze kolejne cykle przemian termojgdrowych zwigzanych z tgczeniem ciezszych
jader. Nalezy pamietac jednak o kilku rzeczach:

- Spalanie helu i kolejnych pierwiastkow wigze sie z mniejszym zyskiem
energetycznym niz to byto w przypadku przemiany wodoru w hel (wykres ponizej).

Takg samg podaz energii gwiazda moze osiggngé poprzez zwiekszenie tempa
zachodzenia tych reakcji. A to oznacza, ze danego rodzaju paliwa wystarczy jej na
krocej.

- Zainicjowanie nowych reakcji wymaga bardzo istotnego wzrostu temperatury. Tylko
pod tym warunkiem rozktad Maxwella-Boltzmanna moze ,zazebi¢” sie z rozktadem
zawierajgcym energie Gamowa dla jader o wiekszym tadunku elektrycznym. Juz
w przypadku helu wymaga to T~150-250 x 10° K.

Energia Gamowa (energia rezonansowa lub efektywna) oznacza konkretng, najbardziej prawdopodobng
energie, przy ktérej zachodzg reakcje fuzji termojadrowej (np. taczenie sie jagder wodoru) wewnatrz
gwiazd.




Etap Il
Gwiazda swieci na koszt energii nuklearnej

tancuch reakcji prowadzacy do powstawania jader wegla (cykl 3a), a po
przytaczeniu jeszcze jednego jadra helu, rowniez jader tlenu.

Ewolucja obfitosci pierwiastkdéw podczas procesu 3a

4He +4He — 8* Be - 0.092 MeV (czyli ,spalania” helu) we wnetrzu gwiazdy.

&Be + *He — 12°C -0.287 MeV L LN B S B e
12°C > 12C+2y + 7.654 MeV 0.8 — —
lub N )
12°C > 12C+(e*+e) +7.654 MeV S 06 ja
g L o /1
czyli w skrécie: 3 *He — 2C + 2y % oal Y]
a bilans energetyczny wynosi: - // \
7.654 MeV - 0.287 MeV - 0.092 MeV = +7.275MeV o, 7 0 - R
- /// -

{}“ ] TR —|-"|'-_|----|------|.-- [ R | I | [
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12C + 4He — 160 => +7.160 MeV X(‘He)



Etap Il
Gwiazda swieci na koszt energii nuklearnej

Wymogowi wytworzenia odpowiednio wysokiej temperatury sg w stanie sprostac
jedynie wystarczajgco masywne gwiazdy (uscislimy to w przysztosci).

Kolejny problem zaczyna sie pojawia¢é, kiedy jedynym dostepnym paliwem stajg sie
pierwiastki takie jak wegiel lub ciezsze. W temperaturze niezbednej do zachodzenia
tych typow reakcji syntezy, coraz wiekszy procent wydzielanej energii unoszg ze sobg
neutrina powstajgace w wyniku spontanicznie zachodzgcych rozpadow B.

Oznacza to, ze tylko malejacy procent wydzielonej energii jest w stanie wptywac na
lokalne warunki termodynamiczne, ktére stanowig kluczowy element dla
zachowania stanu globalnej rownowagi hydrostatycznej.



Etap Il
Gwiazda swieci na koszt energii nuklearnej

Energia unoszona przez neutrina powstajgce w wyniku rozpadow
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Nukleosynteza

Nukleosynteza - czyli powstawanie pierwiastkow.

Omowione tancuchy reakcji pokazujg, ze w jadrach gwiazd wytwarzane s3
pierwiastki, z ktérych zbudowane sg m.in. Planety grupy ziemskiej.

Gwiazdy wytwarzajg rowniez pierwiastki ciezsze od zelaza, chociaz nie zyskujg w ten
sposob energii. Kluczowym rodzajem reakcji jadrowej, w ktdrej moze powstac
dowolny pierwiastek jest wychwyt neutronu (szczegdéty na jednym z kolejnych
slajdédw). Sg to w znacznej wiekszosci reakcje endotermiczne, dlatego nie byty
wspominane podczas omawiania zrodet energii gwiazd.

Relacja pomiedzy wychwytem neutronu i rozpadem promieniotworczym B okresla
mozliwosci gwiazdy jesli chodzi o nukleosynteze.

Proces s, zachodzgcy przy matym strumieniu swobodnych neutronéw, nie pozwala na
przekroczenie obszaru nietrwatosci izotopow powyzej bizmutu.

Proces r, zachodzacy przy duzej podazy swobodnych neutrondw, nie ma takich
ograniczen.



Nukleosynteza

Wychwyt neutronu (procesy sir)

(Z, A-1) +n— (Z, A)
(Z, A) — (Z+1,A) + e + ~v, ; rozpad B
(Z, A) +n — (Z, A+1)
(Z, A+1) — (Z+1, A+1l) +e +~v, ;rozpadf

s - slow: maty strumien swobodnych neutronéw - skala czasowa rozpadu B jest krotsza
r - rapid: duzy strumien swobodnych neutronéw - skala czasowa rozpadu B jest diuzsza

proces s, zachodzacy na gatezi asymptotycznej olbrzyméw (AGB), daje mozliwosci
syntezowania wszystkich pierwiastkdw az do bizmutu (Bi).

Bo4+tHe — °0+n (—0.91 MeV)
2Ne+*He — Mg+n (—0.48 MeV).

Proces r, zachodzacy we wczesnym stadium wybuchu supernowej i w trakcie
zlewania sie gwiazd neutronowych, daje mozliwos¢ syntezowania dowolnego
pierwiastka.




Nukleosynteza

Stabilnosc¢ izotopow w zaleznosci od liczby neutronow (N) i liczby protondéw (2)

W Stable
m=-10Gs
Am=1000 5
18
m=1ms
100 =1ms
z
i _ Bi (N =126)
[najtrwalszy izotop]
[:I I I I I I I 1 I

N - liczba neutronow
Z - liczba protonéw



Nukleosynteza

The evolving composition of the Universe

@ Big Bang fusion
@ Cosmic ray fission
@ Exploding massive stars
© Exploding white dwarfs
® Merging neutron stars
Dying low-mass stars
@ Very radioactive isotopes; nothing left from stars

Zisdlo: Jenniter A, Johnson / Science
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Zrédta nukleosyntezy pierwiastkéw w Uktadzie Stonecznym. Kazdy pierwiastek w ukladzie okresowym zostat pokolorowany w sposéb pokazu-
jacy zrédta pierwiastkéw. Pokazano jedynie pierwiastki naturalnie wystepujace w Ukladzie Stonecznym, a pozostate — wytworzone sztucznie lub
na skutek radioaktywnego rozpadu diugo zyjqcych jader — pokazano na szaro

Uwaga => ,low-mass stars” to gwiazdy do mas okoto 8 M,



Ewolucja gwiazd

W zaleznosci od masy poczatkowej ewolucja gwiazdy moze przebiega¢ w bardzo
zroznicowany sposob. Skutkuje to zardwno réoznym czasem trwania catego procesu,
jak rowniez réznymi charakterystykami obiektow, na ktorych ta ewolucja sie konczy.

Sprawe dodatkowo komplikuje fakt, ze gwiazdy w niektorych przypadkach znaczaco
Zmieniajg swojg mase.

Aby mozliwie precyzyjnie Sledzi¢ kolejne stadia ewolucji gwiazd, stosuje sie kilka
alternatywnych sposobdw - sg nimi:

1. Diagram log p, - log T_, ktéry obrazuje zmiane warunkdéw panujgcych w central-
nej czesci gwiazdy pod wptywem zmiany sktadu chemicznego.

2. Diagram H-R, ilustrujgcy zmiany ewolucyjne gwiazdy, ktére mozemy weryfikowac
metodami astrofizyki obserwacyjne;.

3. Diagram Kippenhahna, ktory przedstawia zmiany w catej strukturze gwiazdy
w funkgcji czasu.



Ewolucja gwiazd

Diagram log p. - log T.. Zaznaczone zostaty na nim granice pomiedzy obszarami, w ktérych
obowigzujg rdzne rownania stanu. Centralny korytarz zajmuje gaz doskonaty, powyzej
dominuje cisnienie promieniowania, ponizej - gaz zdegenerowany opisywany formutg
Fermiego-Diraca, w przyblizeniu nierelatywistycznym (po lewej) i relatywistycznym (po
prawe;j).

5 czerwonych linii (po prawej) - po ich przekroczeniu mozliwe staje sie zainicjowanie reakcji
termojgdrowych z udziatem odpowiednio: wodoru, helu, wegla, tlenu i krzemu.
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Ewolucja gwiazd

Sciezki ewolucyjne dla gwiazd o masach poczatkowych: 1, 2, 7 i 15 Mg . Sciezka najbardziej
masywne] gwiazdy stale okupuje obszar gazu doskonatego i tylko ona przekracza linie
oznaczajacy ,zapton” wegla. Pozostate natomiast skrecajg w kierunku obszaru, gdzie mamy
do czynienia z gazem zdegenerowanym (degeneracji ulegajg jedynie elektrony.)

Gwiazdy o masach pomiedzy 0.8
i 2.3 masy Stonica inicjujg ,,zapton”
helu w warunkach degenerac;ji.
Proces ten okreslamy mianem
btysku helowego.

Gwiazdy o mniejszej masie nie
potrafig ,zapali¢” helu, a gwiazdy
o wiekszej masie, ale nie przekra-
czajgce 9 mas Stonca, zapalaja hel,
lecz nie potrafig zapali¢ wegla.
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Ewolucja gwiazd

Przebieg przyktadowych sciezek
ewolucyjnych na diagramie H-R.

Liczby widoczne przy kazdej Sciezce
oznaczaja takie samo zaawansowa-
nie ewolucyjne gwiazdy. Na przyktad
3 oznacza ,wypalenie” wodoru
w jadrze i opuszczenie Ciggu Gtow-
nego, a 6 zapoczgtkowanie cyklu 3a
W jadrze.

Nie nalezy tych liczb utozsamiac
z wiekiem, bo ten jest rodzny
w zaleznosci od masy.
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Bardziej szczegdtowa
Sciezka ewolucyjna
(wraz z opisem) dla
gwiazdy oM =5 M,

LOG (L)

Ewolucja gwiazd
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Ewolucja gwiazd

Oba sposoby prezentowania ewolucji - diagramy: H-R oraz log p.-log T,
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http://www.astro.uni-bonn.de/~nlanger/siu_web/ssescript/new/chapter9.pdf



