16 Koncowe fazy ewolucji

Produktem koricowym ewolucji gwiazd jest rozproszona materia wzbogacona w
pierwiastki ciezkie i przewaznie zwarty obiekt centralny. Tym obiektem moze
by¢, w zaleznosci przede wszystkim od masy poczatkowej, stygnacy bialty karzet,
gwiazda neutronowa, lub czarna dziura. W tym rozdziale przedstawiony jest
opis ewolucji gwiazd od korica palenia helu do tych koricowych form.

16.1 Kroétka droga do ciagu bialtych karlow (EHB)

Na wykresach H-R niektérych gromad kulistych widoczne jest przedluzenie
galezi horyzontalnej do obszaru wysokich temperatur i niskich jasnosci. To
przedluzenie nazywa sie skrajng gatezig horyzontalng (EHB - extreme horizontal
branch). Gwiazdy tworzace EHB interpretuje sie jako obiekty ktore utracily na
tyle duza czes$é masy w fazie czerwonych olbrzymow, ze juz nigdy nie rozbuduja
rozleglej otoczki.

Jezli masa jadra po utracie masy jest zbyt niska dla zainicjowania cyklu 3«
(M < 0.48M) , to gwiazda ewoluuje bezposrednio ku ciagowi helowych biatych
kartow. Zrodlem energii pozostaje cykl CNO, ale zapas wodoru w otoczce jest
maly, tym mniejszy im wieksza jest masa jadra helowego. Stad czas w jakim
nastepuje to przejscie zalezy bardzo silnie od catkowitej masy gwiazdy. Przy
M = 0.2My jest rzedul0® lat, a przy M =~ 0.4Mg rzedu 10° lat. Po dojsciu
do ciagu bialtych kartow na diagramie H-R, stopniowo spada efektywnos¢ cyklu
CNO.

Jezeli masa jadra przekracza wspomniang krytyczna wartosé, to po blysku
helowym gwiazda rozpoczyna ewolucje jako obiekt ZAHB, ale ze wzgledu na
malg mase otoczki wodorowej, o wyzszej temperaturze efektywnej niz modele
na rysunku 19. Polozenie gwiazdy na diagramie H-R na poczatku fazy palenia
helu w konwektywnym jadrze zalezy od masy otoczki.

Cassisi i in. (2002), badali ciagi modeli z masa poczatkowa 0.862M¢, przyj-
mujac tempo utraty masy opisane wzorem Reimersa (wzor 365) z réznymi
warto$ciami 7. Blysk helowy opisywany byt ciagiem sferycznych modeli w
rownowadze hydrostatycznej, ale mieszanie w obszarach konwekcji opisywane
byto jako dyfuzyja o skoiiczonej szybkosci. Tylko przy n < 0.55 btysk helowy
nastepowal na szczycie gatezi czerwonych olbrzymoéw i prowadzit do powstania
gatezi horyzontalnej. Przy wiekszych wartosciach palenie helu zachodzilo na
EHB. Przy n > 0.59, konwekcja w czasie btysku doprowadzala do wzbogacenia
otoczki wodorowej, obejmujacej wtedy mniej niz 10~* masy gwiazdy, w hel.

Wszystkie gwiazdy typu widmowego B o przyspieszaniach grawitacyjnych na
powierzchni rzedu 10%cm/ s? | posrednich pomiedzy ciagiem gtéwnym (10*cm/ 52)
a typowymi bialymi kartami (108cm/ 52), znane jako podkarly typu B (sdB), in-
terpretuje sie jako gwiazdy w ewolucyjnej fazie EHB. W ewolucji chemicznej
tych gwiazd, obok reakcji jadrowych, wazne sa efekty dyfuzji i selektywnego
ci$nienia promieniowania (rozdz. 13.1.2). Modele tych gwiazd maja zblizone
masy wynoszace nieco ponizej 0.5Mg, z ktorej wiekszos¢ zawarta jest bez-
wodorym, czesciowo konwektywnym jadrze. Energia wytwarzana jest w cyklu
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3a. Czas zycia gwiazd w fazie EHB jest rzedu 10® lat.

Wiele z gwiazd sdB to wielomodalne gwiazdy pulsujace. Modele odtwarza-
jace okresy pulsacji jako okresy niestabilnych modéw, powierdzaja sa zgodne z
przedstawionym tu scenariuszem ewolucyjnym.

16.2 Modele sejsmiczne gwiazd sdB

Model sejsmiczny gwiazdy to model zgodny z pomiarami jej Srednich para-
metrow i czestotliwosci oscylacji. Zgodnosé czestotliwosci dotyczy modow, ktore
zgodnie z teoria moga by¢ wzbudzone i obserwowane. Z tego drugiego powodu
brane sa pod uwage tylko mody o niskich stopniach katowych, £.

Modele sejsmiczne gwiazd sdB konstruowane byly przez grupe astronomow
z Montrealu (Brassard, Charpinet, Fontaine). Tu przestawiam krotki opis ich
metody. Czestotliwodci oscylacji vjca1 Wyliczane byly dla czterowymiarowej
siatki modeli z parametrami

P = (gaTeffaM7Menv/M)a

gdzie My, /M oznacza grubos$é wodorowej otoczki. Tylko na dwa pierwsze para-
metry dostepne sa bezposrednie ograniczenie z pomiaréw spektroskopowych.
Pod dnem wodorowej otoczki zaktadane bylo istnienie cienkiej warstwy przejs-
ciowej, w ktorej rozklad obfitosci wodoru i helu wyznacza warunek rownowagi
dyfuzyjnej. Synteza helu w obszarze wystepowania wodoru byta zaniebywalna
z powodu niskiej temperatury. Rozklad obfitosci zelaza w otoczce wyliczany
byt tez z warunku réwnowagi dyfuzyjnej, ale z uwzglednieniem selektywnego
ci$nienia promieniowania. Tylko z tym efektem, prowadzacym do akumulacji
zelaza w warstwie maksimum nieprzezroczystosci, znajdowano niestabilne mody
pulsacji w gwiazdach sdB.

Jako mozliwe identyfikacje wzbudzonych modéw brano pod uwage tylko te z
{ < lmax = 3, ktore byly niestabilne w rozpatrywanych modelach. Wyznaczanie
najlepszego modelu z warunku minimum

X =Y wjilviea(P) = vions)?,
j

gdzie w; jest waga pomiaru, odbywalo si¢ dwustopniowo. Wpierw, dla kazdego
z modeli siatki wyznaczano najlepsze liczby ¢; i n; (rzedy radialne), a nastepnie
poprawiane byly parametry modelu.

Na rysunku 26 przedstawione jest schematycznie widmo oscylacji gwiazdy
PG 12194534 i identyfikacja modéw wzbudzonych w niej moddéw. Identyfikacje
modéw jest zwigzana z modelem sejsmicznym, ktoérego parametry podane sa w
Tabeli 6.

Wszystkie wykryte mody maja charakter akustyczny, o czym przekonuje nas
poréwnanie czestotliwosci modoéw z przebiegiem czestotliwosci krytycznych na
rys. 27. Przy r = 0.7R, gdzie oy osigga wysokie wartosci w zwigzku z szybkim
spadkiem obfitosci helu, zachodzi czesciowe odbicie fali. Warstwa napedzajaca
znajduje sie przy r =~ 0.98R.
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Rysunek 26: Czestotliwosci i amplitudy modéw wykrytych w PG1219+4-534.
Liczby w nawiasach to znalezione wartosci (n, £).

Rysunek 27: Bezwymiarowe czestotliwosci krytyczne w modelu PG1219+534:
czestotlwosé Brunta-Viiséli, opy, (linia ciagta), czestotliwosé Lamba, o = o, ¢
przy £ = 1 (kropki) i przy ¢ = 3 (kreski). Poziome linie ciagte podaja za-
kres mierzonych czestotliwosci. Linie przerywane pokazuja zakres niestabilnych
modow.

151



Tablica 6: Sejsmiczne modele gwiazd typu sdB

obiekt logg logTeg M/Mg log(Menw/M) mody referencja

PG 0014+065 5.780 4.538 0.490 -4.31 13 Brassard et al.(2001)
PG 1219+534 5.807 4.526  0.457 -4.25 9 Charpinet et al.(2005a)
Feige 48 5.437 4.471 0.460 -2.97 9(4) Charpinet et al.(2005Db)

Na rozktad czestotliwosci modow istotny wplyw ma wystepowanie warstwy
odbicia wewnatrz obszaru propagacji akustycznej. Bezwymiarowe czestotliwosci
modéw trzech pierwszych modéw radialnych wynosza 2.67, 2.93 1 3.41, a typowe
wartosci dla gwiazd o jednorodnych chemicznie otoczkach to 2.0, 2.6 i 3.2. Duza
czulo$é czestotliwosci na potozenie powierzchni odbicia umozliwia doktadny se-
jsmiczny pomiar masy wodorowej otoczki.

Tabela 6 podaje parametry modelu sejsmicznego PG 1219+534 i dwoch in-
nych gwiazd typu sdB. W przypadku Feige 48 tylko cztery mody byty uzyte do
konstrukecji modelu sejsmicznego. Pozostale, zinterpertowane jako odpowiada-
jace sktadowym multipletéw, wykorzystane zostaly do oszacowania predkosci
katowej rotacji. Dla innych gwiazd zalozono, ze rotacja jest na tyle powolna, ze
ma jej wplyw na czestotliwosci oscylacji mozna zaniedbac.

16.3 Dtluga droga do ciagu bialych karltow (AGB, post-
AGB)

Po wypaleniu helu w jadrze, jezeli tylko masa otoczki nie jest zbyt mata, gwiazdy
rozpoczynaja faze palenia helu w warstwie wokol weglowo-tlenowego jadra o
masie od 0.5Mq, przy poczatkowej masie gwiazdy ~ 1M, do ok. 1My, przy
poczatkowej masie ~ 8 M. W kurczacym sie jadrze postepuje degeneracja elek-
tronéw. Wzrost temperatury ograniczany jest przez emisje neutrin. Wzrasta
jasno$¢ gwiazdy produkowanej w warstwie palenia helu, otoczka ekspanduje,
tempertura efektywna spada. Rozpoczyna sie ewolucja w fazie nazywanej As-
ymptotic Giant Branch (AGB), w ktorej moze nastapi¢ drastyczna redukcja
masy gwiazdy.

Wedhig rozmaitych obliczenn, minimalna poczatkowa masa gwiazdy przy
ktorej moze efektywnie zachodzi¢ spalanie wegla wynosi ok. 7Mg. Po czym
nastepuje krotka faza ewolucji (100-1000 lat) prowadzaca do wybuchu super-
nowej i jezeli M <€ 30My, powstania gwiazdy neutronowej. Z drugiej strony,
dane obserwacyjnych dla gromad otwartych wskazuja, ze przynajmniej niek-
tore gwiazdy o masie poczatkowej Mzams ~ 9Mg, koncza ewolucje jako biate
karty. W kazdym razie dla gwiazd izolowanych o masach < 7Mg, ewolucja fazie
AGB moze tylko prowadzi¢ tylko do powstania bialych kartéw i jest to jedyna
droga tworzenia takich obiektéow o masach przekraczajacych ~ 0.5Mg. Wyz-
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naczone masy biatych kartow skupiaja si¢ wokol 0.6Ms. Gwiazdy o masach
poczatkowych nieco wiekszych niz 7Mg moga konczy¢ ewolucje jako biate karty
zbudowane gtéwnie z pierwiastkow O, Ne i Mg, ale tu nie bedziemy sie nimi
zajmowali.

Elementami struktury typowych gwiazd w fazie AGB sa (1) jadro zbudowane
gltownie z wegla i tlenu, (2) cienka warstwa palenia helu, (3) warstwa helowa, (4)
warstwa palenia wodoru, (5) cienka warstwa promienista, (6) otoczka konwek-
tywna. Wiekszo$¢ masy przypada na (1) i (6), a im wieksza masa tym wieksza
czesé przypada na (6). Z postepem ewolucji, masa warstwy (2) maleje. Otoczka
konwektywna obejmuje warstwy, w ktorych wezesniej zachodzity reakcje jadrowe
i zostaje wzbogacona w produkty nukleosyntezy. To jest drugi epizod ich
wydobywania na powierzchnie gwiazdy (SDU od second dredge up). Pierwszy
(FDU) mial miejsce w fazie RGB.

Palenie helu w cienkiej warstwie jest niestabilne w cieplnej skali czasowej, o
czym byla mowa w rozdziale 11.3. Skutkiem niestabilnosci sg krotkotrwate (~
103 lat przy M = 3My,) fazy szybkiego wzrostu i spadku jasnosci, powtarzajace
sie co ~ 10° lat, nazywane pulsami cieplnymi. Tor ewolucyjny gwiazdy na
wykresie H-R w czasie trwania pulsu opisuje petle o znacznej, siegajacej 3 mag.,
amplitudzie jasnosci bolometryczne;j.

W maksimum pulsu strumieni energii produkowany cyklu 3«, Ly, wzrasta o
kilka (~ 5) rzedoéw wielkosci. Powstaje wtedy warstwa konwektywna obejmujaca
niemal calg czes¢ gwiazdy (kilka % masy) zawierajaca hel, poza zewnetrzng
czescia w ktorej dziata cykl CNO. Jego efektywnos$é spada wtedy praktycznie
do zera. Produkty cyklu 3a zostaja wymieszane w tej wewnetrznej warstwie
konwektywnej.

W ¢lad za ekspansja obszaru nad warstwa dziatania cyklu 3a spada w niej
ci$nienie i temperatura, a z nia strumien Ly.. Wewnetrzny obszar konwekty-
wny znika. Wazrasta efektywnosé cyklu CNO, a zewnetrzna warstwa konwek-
tywna ekspanduje w glab obejmujac warstwy wzbogacone w hel i produkty,
cyklu 3a. Powoduje to kolejne epizody wydobywania produktéw nukleosyn-
tezy na powierzchnie gwiazdy oznaczane wspolnie jako TDU (third dredge up).
Powstala w ten sposob nadobfitoscig wegla wyjasnia sie pochodzenie gwiazd
weglowych. W przypadku gwiazd bardziej masywnych (M 2 5Mg) cykl CNO
dziata w dolnej czesci (blisko dna) warstwy konwektywnej. Dlatego wegiel wciag-
niety do tej warstwy jest efektywnie zamieniany na azot.

Rozmaite osobliwosci chemiczne czerwonych nadolbrzyméw tlumaczy sie
mieszaniem produktéw nukleosyntezy w obrebie otoczki. Procesy zachodzace
w fazie AGB sg bardzo istotne w ewolucji chemicznej materii. We wnetrzach
gwiazd AGB tworzone sg ciezkie pierwiastki w wyniku powolnych reakcji przech-
wytu neutronéw (procesy s). W gwiazdach o masach, M 2> 3M gdy temper-
atura na dnie, konwektywnej otoczki przekracza Ty = 0.3 neutrony produkowane
sa gtownie w ciagu reakcji

PN(ar, 1) (e, )0 (0, ) *Ne(a, n) *Me,
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w w gwiazdach mniej masywnych w reakcji
13C(a, ) %0

W rozlegtych chtodnych otoczek tworzy sie pyt.

W gwiazdach galezi asymptotycznej wysokie tempo utraty masy, do ~ 104 Mg, /rok
i dtugookresowe (100-300d) zwykte pulsacje radialne typu Mira Ceti. Konczy te
faze wyrzucenie otoczki, widocznej pozniej jako mgtawica planetarna. Obecnie
uwaza sie, ze bezposrednia przyczyna utraty masy jest przekaz pedu promieniowa-
nia ziarnom pytu weglowego i ze na przebieg procesu tworzenie pytu i utraty
masy maja wplyw pulsacje.

Po odrzuceniu niemal catej otoczki gwiazda ewoluuje w lewa strone na di-
agramie H-R. Te faze ewolucji nazywa sie post-AGB (pAGB). Jej koniec, a
poczatek fazy bialych kartow wyznacza efektywne ustanie nukleosyntezy, ktore
nastepuje czasami juz na linii stalego promienia dla danej masy gwiazdy. Moze
zdarzy¢ sie epizod powrotu do obszaru niskich temperatur w wyniku niestabil-
nosci cieplnej warstwy helowe;j.

Jasnosé gwiazdy w fazie pAGB opisuje wzor

M
L=59x10* < - 0.495) ;
Mg

(Paczyniski, Uus, 1970) ktéry ma tez zastosowanie dla matomasywnych gwiazd
AGB pomiedzy pulsami, jesli w miejsce M wstawimy mase jadra. W czasie os-
tatniego pulsu jasnosé zmienia sie niewiele, natomiast zmienia sie istotnie tem-
pertura gwiazdy. Skala czasowa ewolucji zalezy bardzo silnie od masy gwiazdy.
7 ta faza pAGB wiaze sie jadra mglawic planetarnych, gwiazdy Wolfa-Rayeta,
gwiazdy pulsujace typu RV Tauri, a takze niektére szybko zmienne obiekty
wsrod ktorych najbardziej znana jest gwiazda FG Sagittae, dla ktorej obser-
wowano ewolucyjne zmiany temperatury efektywnej i okresu pulsacji w skali
lat.

16.4 Ewolucja biatych kartow

Z malym promieniem i wysoks powierzchniowa grawitacja wiaze sie szybki
wzrost ci$nienia i innych parametrow termodynamicznych od fotosfery w gtab
gwiazdy. Z warunku réwnowagi mamy p ~ g(M — M,)/4nR%. Spalenie po-
zostalego wodoru zachodzi wiec blisko powierzchni i warstwa bogata w ten
pierwiastek moze zawiera¢ tylko znikomy utamek masy gwiazdy. Inna kon-
sekwencja wysokiej grawitacji jest osiadanie pierwiastkow. Jezeli biaty karzel
zawiera wodoér, to jego zewnetrzna warstwa jest czysto wodorowa. Pod nig
znajduje sie cienka warstwa przejsciowa, w ktorej wzgledna obfitosé helu wyz-
nacza warunek réwnowagi dyfuzyjnej. Ponizej warstwy czysto-helowej mamy
znéw strome przejscie do warstwy zawierajacej tylko pierwiastki ciezsze. Typ
widmowy bialtych kartéw o czysto-wodorowych atmosferach oznaczany jest jako
DA, a tych o czysto-helowych DB.
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W zewnetrznej czesci otoczki bialego karta elektrony nie sa jeszcze zdegen-
erowane. Miejsce, w ktorym degeneracja jest istotna mozna wyznaczy¢ odwotu-
jac sie do nieréwnosci (153), ktéora w bezwymiarowej formie przy X=0, ma
postaé ps K 0.5Té3 /2 jest warunkiem stosowalno$¢ réwnania stanu klasycznego
gazu doskonatego.

W prostych modelach ewolucji bialych kartow, poczawszy od pionierskiej
pracy L.Mestela z 1954 roku, traktuje sie te nieréwnosé¢ jako rownos$¢ wyznacza-
jaca skokowe przejscie od zerowej do pelnej (nierelatywistycznej) degeneracji
elektronéw. Tak wiec na brzegu zdegenerowanego wnetrza biatego karta, obej-
mujacego niemal calg jego mase i objeto$¢ ma by¢ spelniony zwiazek.

ps = 0.5T2/2. (411)

Drugi zwiazek znajduje si¢ rozwazajac transport promieniowania w niezdegen-
rowanej warstwie powyzej brzegu. Zaktada sie, tam przyblizenie gazu doskona-
tego dla zjonizowanego gazu bez wodoru i helu (1 = 2), ktére w zapiszemy w
bezymiarowej formie,

p

= ————— = 0.416p3T 412
1 x 108¢c.g.s. et (412)

P1s

brak konwekcji i proste potegowe prawo nieprzezroczystosci
Kk = Kkop?T~%.

Postepujac dalej tak jak w zadaniu z rozdzialu 11.2.1 | caltkuje sie wyrazenie na
gradient temperatury

dinT 3kLp
dlnP ~ 167GacMT*

i zaniedbuje wyrazy na gérnym brzegu warstwy, co jest uzasadnione jesli ¢ > 0,
s > 01 przyrost ci$nienia dostatecznie duzy. Tak otrzymuje sie

3koL E\'s+q+4
Tstatd — 0 v a+1 41
167GacM \ 2m qg+1 p (413)

Vrad =

Przyjmuje sie dalej, prawo Kramersa dla przejsé swobodno-zwigzanych dane
wzorem (180), a wiec w domysle, ze ciezkie pierwiatki nie sa jeszcze calkowicie
zjonizowane. Z tego wzoru przy X =Y = 0, wynika

ko =4 x10% cgskK, q=1, s =3.5.

Uzywajac tych i innych potrzebnych stalych w (413), dostajemy zaleznosé,
politropowa postaci ~

pis = K172, (414)
gdzie
M

K=57x10"3,/=2 —.
% L M,
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Z prawem Kramersa dla przejs¢ swobodno-swobodnch mielibysmy te¢ sama forme
tylko, z powodu mniejszej o czynnik ~ 300 wartosci kg, dostaliby$my I o czyn-
nik ~ 17 wieksze. Z pomoca (412) dostajemy nastepny zwiazek politropowy

p3 = 2.4KT3%

ktory wraz z (411), pozwala na wyliczenie parametrow na brzegu zdegenerowanego
jadra. Mamy stad w szczegblnosci,

0.21\*" L M \*"
Ty = [ =2 =109 ( ——= : 415
v () o) @1

Ze wzgledu na wysokie przewodnictwo cieplne elektronéw, mozna w prostych
modelach przyjaé, ze wnetrze bialego karla jest izotermiczne z T' = Tr .

zadanie Zakladajac, ze bialy karzet jest zbudowany tylko z wegla, prosze
wyliczy¢ mase i grubo$é niezdegenerowanej otoczki w funkcji masy catkowitej
i temperatury efektywnej, Niezdegerowana otoczka stanowi warstwe izolujaca,
regulujaca tempo stygniecia biatych kartéw. Im wieksza w niej nieprzezroczys-
tos¢ tym mniejszy strumien przy danej temperturze wnetrz i tym wolniejsze
stygniecie.

Stygnace biale karly przesuwaja sie na diagramie H-R wzdhuz linii statego
promienia, $wiecac na koszt energii wewnetrznej jonéw. Kolejnym przyblizeniem
stosowanym w prostych modelach jest skorzystanie ze wzoru (136) na promieri
biatego karta dla przypadku catkowicie i nierelatywistycznie zdegenerowanych

elektronow,
R Mo\ Y3
— =1.25x 1072 () :
R Mg
Stad iz L TélffR2 wynika nastepujacy wzor na tor ewolucjny

T, 2. M
A Zlog— —38 (416)

L
log — — 41
Bl T %®Ta. 3 %M,

Poniewaz rozklad masy bialego karta nie ulega zmianie, jego energia grawita-
cyjne jest stala. Przy pelnej degeneracji elektronéow, zapas energii zawarty
jest jedynie w niezdegenerownych jonach. Zaniedbujac oddzialywania elek-
trostatyczne, mozemy skorzysta¢ z przyblizenia gazu doskonalego i na energie
wewnetrzna jednostki masy wziaé¢ wyrazenie

3k
- 2,u]m

U )
gdzie p; oznacza Sredni cigzar molekularny jonéw (tu przyjmiemy 12). Mamy
wiec
_k
N S,ujm

MTz . (417)

Skale czasowa chlodzenia wyznacza iloraz

u

= Tcool-
L
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Po skorzystaniu ze wzoru (415) na 77, znajdujemy

M L 5/7
Teool = 1.9 x 107 (M@L@) lat. (418)

lub tez eliminujac L z pomoca (416)

M 5/21 Tog —20/7
=98x 107 [ — ° lat. 419
Teeel 8 (MG) <Teff,®> : (419)

Ewolucja w fazie biatego karta trwa dlugo. Dane o tych obiektach wyko-
rzystuje sie do oceny wieku systeméw w ktérych wystepuja. W zaawansowanej
teorii ewolucji biatych karléw uwzglednia realistyczne modele otoczek, czesciowa
degeneracje elektronéw, oraz krystalizacje jonéw. Ten ostatni efekt spowalnia
proces stygniecia.

Waznymi epizodem w ewolucji bialych kartow jest wzbudzanie oscylacji, co
zdarza si¢ w pewnych przedziatach Teg, zaleznych od sktadu chemicznego warstw
zewnetrznych (obiekty DOV, DBV, DAV na rysunku 20). Dane o pulsacjach
wykorzystuje si¢ do wyznaczania mas gwiazd i parametréw charakteryzujacych
ich wewnetrzna strukture. Niezmienno$é okresow wykorzystuje sie do znajdy-
wania ograniczeri na niestandardows fizyke.

16.5 Koncowe fazy ewolucji gwiazd masywnych

Minimalna masa poczatkowa (Mp). przy ktorej produktem koricowym ewolucji
jest gwiazda neutronowa zalezy od poczatkowej wzglednej obfitosci pierwiastkow
ciezkich (Zp) i szybkosci rotacji. Wartosé Zy na tempo utraty masy, zar6wno
w fazie ciagu glownego (MS), jak i AGB. Rotacja wplywa przede wszystkim na
zasieg mieszania produktow nukleosyntezy. Ocena obydwu efektow jest stale
niepewna. Nawet wtedy gdy efekty rotacji sa nieistotne, mieszanie pierwaskéw
poza granice jadra konwektywnego zachodzi, ale jego zakres jest przedmiotem
debaty.

7 ostatnich obliczeri modelowych, przeprowadzonych z Zy = 0.02 i z zanied-
baniem mieszania poza granice jadra konwektywnego wynika, ze do zapalenia
wegla dochodzi przy My 2 7M. Ponizej tej granicznej wartosci, utrata masy w
sprawia, ze faza AGB koriczy sie zanim masa weglowo-tlenowego jadra zblizy sie
do granicy Chandrasekhara, M¢y,. Przy My ~ 8 M zapalenie wegla ma miejsce
w warstwie nad chlodniejszym, z powodu emisji neutrin, zdegenerowanym ja-
drem. Dzieje sie to w czasie, lub wkrétce po wniknieciu konwektywnej otoczki
do warstw nukleosyntezy (SDU). Jadro jest zbudowane gtownie z z 19, 2Ne. i
24Mg. Gwiazda kontynuje ewolucje jako jasny obiekt AGB (super-AGB), a po
utracie niemal calej otoczki, koiiczy ewolucje jako bialty karzet.

Przy masach poczatkowych a przedziale 8Mg < My < 25M koricowym
produktem ewolucji jest gwiazda neutronowa (GN). Wyniki dotyczace obliczen
konica ewolucji dla gwiazd bardziej masywnych zalezg silnie od Zj i od szczegotow
kodu. GN moze powstaé przejsciowo, ale ostatecznym produktem ewolucji
jest najczesciej czarna dziura (BH), lub w pewnym przedziale mas powyzej
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My =100Mg , tylko materia rozproszona. Powstanie GN czy BH jest zwiazane
z utrata stabilnosci dynamicznej jadra i wybuchem gwiazdy jako supernowa.

W przedziale mas poczatkowych w przedziale 8Mg < My < 10M¢ zapale-
nie wegla zachodzi przed jeszcze przed SDU. Masa jadra zbliza sie do M¢y,.
Nastepuje, utrata stabilnosci dynamicznej spowodowana przechwytem elektronow
przez izotopy 2°Ne i 2Mg. Supernowe zwiazane z tym procesem nazywa sie
Electron-capture supernovae.

Dla gwiazd o masach My 2 10Mg zapalenia wegla zachodzi w jadrze, w
ktorym elektrony nie sg zdegenerowane. Stabilna nukleosynteza postepuje,
az do wytworzenia jader zelaza, z wyjatkiem wspomnianego przedzialu mas
poczatkowych. Gwiazdy, w ktorych konwektywnych jadrach zachodzi 2C +'2C.
traca wiekszo$¢ produkowanej energii w formie neutrin, nie sa wiec bardzo jasne.
Ta faza ewolucji trwa krotko (100 lat). Nastepne fazy syntez jadrowych trwaja
juz ponizej roku. Mamy skape dane obserwacyjne o obiektach znajdujacych
sic w fazach ewolucji poprzedzajacych wybuch (presupernowych). Najwiecej
wiemy o gwiezdzie, ktéra wybuchla jako supernowa SN1987A. Byla ona blek-
itnym nadolbrzymem typu B2 o jasnoéci L = 1.1 x 10° L, a wiec nie réznigca
sie od typowych btekitnych nadolbrzyméw znajdujacych si¢ we wczesniejszych
fazach ewolucji. Jeszcze nizsza jasnosé (L = 3x10* L)) wyznaczono dla gwiazdy,
ktora wybuchta jako supernowa 2003gd.

Utrata stabilnosci dynamicznej jader zelaznych zwigzana jest z obnizeniem
I'; spowodowanym foto-dezintegracja Fe ( y+°Fe <= 13*He + 4n, v +He <=
2'H + 2n) i neutronizacja (p + e~ — n + v). Gwiazda wybucha jako supernowa
typu II, jesli zachowala otoczke wodorowa (Mg < 25M dla gwiazd populacji 1),
albo typow Ib czy Ic (silniejsze czy stabsze linie He). Odrzucona otoczka zawiera
jadra ciezkich pierwiastkow powstalych w procesach stabilnej nukleosyntezy i
szybkiego przechwytu neutronéw (procesy r). Typowa ilo§é energii wydzielonej
w wybuch supernowej typu II jest rzedu 10°3 erg. Fotony i ekspandujaca otoczka
unoszy niewielki utamek (< 0.01) wyzwolonej energii. Wigkszosé¢ przypada na
neutrina.

16.6 Ewolucja gwiazd populacji II1

Spodziewamy sie, ze pierwsze gwiazdy utworzone z materii pozbawionej pier-
wiastkow ciezkich mogty mie¢ znacznie wyzsze masy poczatkowe i przezy¢ cala
ewolucje, az po kolaps jadra bez znaczacej utraty materii.

Obecnosé ciezkich pierwiastkow wplywa na tempo chlodzenia, a zatem na
temperture materii z ktérej powstaja gwiazdy. Zapadajacy sie oblok podlega
fragmentacji na elementy, ktérych masa przekracza Mase Jeansa,

15 ;431 0.5
My =G 158705 = < Uik > <T> .
Gum 0

7 goracego gazu moga powstaé tylko masywne gwiazdy.
Duza utrata masy, zarowno w fazie ciagu gltéwnego jak i AGB, zwiazana
jest z obecno$cia pierwiastkow ciezkich w atmosferze. Nie znamy liczbowego
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ograniczenia na mase gwiazd populacji III wieku zero, oprocz relatywistycznej
granicy stabilnoéci dynamicznej, 2 x 10° M. W fazie ciggu glownego w gwiaz-
dach o masie 2 100M niestabilo$é pulsacyjna zwigzana z dzialniem mecha-
nizmu . Pulsacje moga prowadzi¢ do utraty masy, ale nie potrafimy ocenic¢ jej
tempa.

Modele ewolucyjne gwiazd populacji III konstruowane m.in. przez Hegera i
in, (2003). Utarta masy przed wybuchem supernowej byla catkowicie pomijana.
W gwiazdach masywnych cykl p-p nie wytwarza mocy potrzebnej do utrzymania
réwnowagi cieplnej. Réwnowaga jest osiagana po przekroczenie temparatury
Ty ~ 0.2 w centrum gwiazdy, kiedy efektywny staje sie cykl 3a. Dopiero po
wyprodukowniu pewnej iloéci jader wegla i tlenu, przy Z ~ 107'° gléwnym
zrodtem staje sie cykl CNO.

Graniczne masy dla réznych wersji zakoiiczenia ewolucji ulegaja pewnemu
obnizeniu. Dla gwiazd masywnych istnieje specyficzna forma konca ewolucji.
W jadrach gwiazd o masach poczatkowych

1405 < My < 260Mp

juz przed zapaleniem tlenu, temperatura przekracza znacznie Ty = 1, co prowadzi
do masowej kreacji par w procesic ¥ — e~ + et, prowadzacym do obnize-
nie wyktadnika adiabaty ponizej 4/3. Obliczenia pokazuja, ze dynamiczna ni-
establno$¢ prowadzi do eksplozji i rozproszenia calej materii gwiazdy.
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