15 Zaawansowane fazy ewolucji

15.1 Granica Schonberga—Chandrasekhara

Po zakoiiczeniu palenia wodoru, zanika zrédlo strumienia promieniowania w ja-
drze, ktére powinno stawaé sie izotermiczne. Wiemy, ze gwiazda zbudowana
z gazu doskonalego nie moze by¢ w caltosci izotermiczna. Na pytanie czy ist-
niejg rownowagowe konfiguracje z izotermicznym helowym jadrem odpowiedzieli
Chandrasekhar i jego wspotpracownicy w pracach z lat 1941-42. Wnioskiem z
ich obliczenn bylo gbérne ograniczenie na wzgledng mase takiego jadra, ktore
dzi§ nazywa sie granica Schonberga—Chandrasekhara i czesto oznacza gsc. Ta
wielko$é bardzo malo zalezy od parametréw gwiazdy i w przyblizeniu wynosi
gsc =~ 0.09. Po przekroczeniu tej granicznej wartosci, w jadrze musi stworzy¢é
sie gradient temperatury i skierowany na zewnatrz strumieri promieniowania.
Jedynym dostepnym zrédlem strumienia jest kontrakcja jadra w cieplnej skali
CZasowe;j.

zadanie: Napisa¢ rownania i schemat numerycznego prowadzace do wyliczenia
gsc, przyjmujac, ze model gwiazdy sklada sie z izotermicznego jadra (p o p i
politropowej otoczki (p = K it/ ™), oraz dopuszczajac skok gestosci na granicy
jadra o czynnik @ < 1. Wykonaé obliczenia dla « = 0.6 oraz n = 0, 1.5 1 3.
Wskazowki: Wyprowadzi¢ odpowiednik réwnania Lane’a-Emdena dla konfigu-
racji izotermicznej. Skorzysta¢ z warunku cigglo$éi promienia, masy i ciznienia
na granicy jadra. Jako parametr rodziny modeli ztozonych wygodnie jest wybraé
stosunek gestosci na granicy jadra do gestosci centralnej. Zmieniaé go poczyna-
jac od wartosci nieco ponizej jednosci i stopniowo obniza¢ dopoki mozliwa jest
konstrukcja modelu.

Utamek masy qwiazdy zawarty w izotermicznym jadrze przy koncu fazy
ciagu gléwnego rosnie z catkowita masa gwiazdy. Przy M = 1.2Ms wynosi
mniej niz 0.05 i dopiero przy ok. 5Mg przekracza gsc, a wiec tylko poczawszy
od takiej masy ewolucja przyspiesza gwaltownie zaraz po wypaleniu wodoru i
postepuje w cieplnej skali czasowej. Dla gwiazd o mniejszych masach nastepuje z
opdznieniem. Przyspieszenie ewolucji wyjasnia pochodzenie przerwy Hertzsprunga
na diagramie H-R.

Faze pomiedzy ciggiem gltéwnym i poczatkiem syntezy wegla w jadrze, nieza-
leznie od masy gwiazdy charakteryzuja (i) przyrost masy i malenie promienia
jadra helowego (ii) zmniejszanie masy warstwy lezacej nad jadrem w ktorej za-
chodzi synteza helu (iii) ekspansja otoczki. Wystepuja jednak istotne réznice
pomiedzy gwiazdami o roznych masach. Cze$é z nich zobaczymy pordéwnu-
jac wykresy na rysunkach 15 i 16. Pierwszy z rysunkéw pokazuje przebieg
niektorych parametrow we wnetrzu gwiazdy masywnej (M = 9Mg) tuz po za-
koniczeniu fazy ciaggu gléwnego i w modelu bardziej zaawansownym w ewolucji.
Drugi rysunek pokazuje podobne zaleznosci dla gwiazd o masie slonecznej. Na-
jwazniejsza roznica to znaczace odchylenie od réwnowagi cieplnej w przypadku
gwiazdy masywnej. Chociaz wiekszo$¢ energii produkowana jest w reakcjach
jadrowych, to tempo ewolucji dyktuje kontrakcja jadra. Wyzwolona w nich
energia jest zuzywana w istotnej czesci na ekspansje otoczki.
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Rysunek 15: Wzgledna jasno$¢, L,/L, obfitos¢ wodoru, X i gradient

promienisty, Va4, w dwoch modelach gwiazdy o masie 9My, po zakonczeniu
fazy syntezy He w jadrze. Nalezy zwroci¢ uwage na znikomsg réznice miedzy
modelami w rozktadzie X (M,.), pray znacznej roznicy w temperaturze efekty-
wnej, na wzglednie krotki uptyw czasu dzielacy modele, a takze na zmiany w L,
zwigzane z kurczeniem sie jadra i ekspansja otoczki, chociaz gléwnym zrodiem
strumienia pozostaja reakcje jadrowe zachodzace w dolnej czesci otoczki bogatej
w wodor. W modelu starszym to zrédlo jest bardziej skoncentrwane i efektywne.
Okoto potowy wyprodukowanej energii jest zuzywane na ekspansje otoczki.
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Dla gwiazd o masach poczatkowych mniejszych niz ok. 2.3M wzrost gestosci
w jadrze prowadzi, predzej czy podzniej, do degeneracji elektronow. Wtedy
granica Schonberga—Chandrasekhara nie stosuje sie i jadro izotermiczne moze
znajdowaé sie w rownowadze cieplnej. Tempo ewolucji moze by¢ rzadzone szy-
bkoscia reakcji jadrowych i na tyle powolne, ze ekspansja otoczki pochlania
znikoma czesé wyzwalanej energii.

15.2 Warstwy palenia wodoru

Wysoka tempertura sprawia, ze nawet w przypadku gwiazd matomasywnych
w tych warstwach spalanie wodoru zachodzi w cyklu CNO. W odréznieniu od
sytuacji na ciagu gltéwnym, nie prowadzi to do niestabilnosci kowektywnej, bo
maksimum e wypada przy skoriczonej wartosci M,. Gdy zdegenerowane jadro
helowe otacza bardzo cienka warstwa palenia wodoru, to t¢ faze ewolucji mozna
opisywaé jako proces samoregulujacej si¢ akrecji. Czynnikiem regulujacym szy-
bkosé¢ akrecji sa reakcje jadrowe.

Poniewz warstwa jest bardzo cienka, zmiany w X (M,.) zachodza bardzo szy-
bko. Powoduje trudnoéci obliczeniowe, ale tez uzasadnia zaltozenie stacjonarnosci
akrecji co pozwala na uproszczony opis zjawiska i wglad w jego istote.

Zaniedbujac lolkang pochodng czasowsg mamy

ax (304)
dt dr
gdzie v < 0 oznacza predkosé¢ przeplywu materii przez warstwe. Zgodnie z
przyjetym przyblizeniem, strumieil masy skierowany do wewnatrz jest staly w
obrebie warstwy i rowny tempu wzrostu masy helowego jadra. Mamy wiec

dMHe

e —4nr?py (395)

iz (394) w przyjetym przyblizeniu, dostajemy
dX  dMy, dX

dt  dt dM,’ (396)
Z drugiej strony, mamy zwiazek (row. 357,358 i 286)
Qefﬂcno dX
ono P 397
m dt ‘ (397)
oraz (row.244)
dL, ds
= T— 398
“~a, T ar (398)

Drugi czton reprezentuje ciepto wydzielane w wyniku przeptywu materii. Ko-
rzystajac z (395), tozsamosci termodynamicznej

as dr  ldp

T— =c— — —
dr de?" pdr
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Rysunek 16: Wzgledna jasnosé, L,/ L, obfito$¢ wodoru, X i gradient promienisty
, Viad, W dwoch modelach gwiazdy o masie 1M, po zakoriczeniu fazy syn-
tezy He w jadrze. Przedzial czasu dzielacy modele wynosi %18 czasu zycia na
ciggu gtownym ( dla przypadku modeli na rys. 15 wynosi <% 1). Zauwazmy
duze roznice pomiedzy modelami w ksztalcie X (M,.) w centralnych czesciach
przy znikomych réznicach zdala od centrum. W modelu mlodszym energia pro-
dukowana jest w rozleglym obszarze. W modelu starszym, energia niemal w
calogci produkowana jest w cienkiej warstwie pomiedzy M, /M = 0.12 a 0.14,
gdzie widzimy stromy wzrost L,. Tam tez ma miejsce stromy wzrost X. Poza ta
warstwa strumien jest staty. Jadro helowe jest czeSciowo zdegenerowne i prawie
izotermiczne. Gwiazda o masie 1My w tej fazie ewolucji zachowuje w dobrym
przyblizeniu réwnowage cieplna.
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i warunku réwnowagi hydrostatycznej, mozna ten czlon przeksztalci¢ do postaci

dsS o g dMHe 1— Vrad
dr — 4mrZp dt Vad )

(399)

W naszym zastosowaniu zachodzi €, < €. Zaniedbujac €,, dostajemy z (396-
398)

dX dL,
= 400
dM, dM,’ (400)
Z
C = Qeff,cno dMHe )
m dt

Te stala wyznaczymy z warunkow X (Lye) = 01 X (L) = Xepny 1 ostatecznie
mamny

X(L,) = Xenvﬁ.
Obfito$¢ wodoru w obrebie warstwy wyznacza lokalna wartosé L,, a wiec nie
zalezy ona od od przeszlosci. Wzor (401) daje pelny opis zaleznosci X (M,.) w
calym wnetrzu gwiazdy dopiero wtedy gdy warstwa siega do obszaru chemicznie
jednorodnego. Przebieg X (M,) pokazanym w dolnym panelu rys. 16 powyzej
M, /Mg = 0.15 jest wyznaczony we wczesniejszych fazach ewolucji. Wzor (401)
daje niezte przyblizenie w obrebie warstwy spalania (M,./Mg = 0.12 do 0.14)
z Xenv = 0.35 1 Lyge = 0. Przyblizenie poprawia sie wraz z postepem ewolucji.
Wtedy tez Xeny stopniowo zbliza sie do wartosci powierzchniowej. Wzoér ten, z
Lye # 0, daje tez dobry opis zaleznosci X (M,.) dla modeli gwiazd w pozniejszych
fazach powolnej ewolucji.

(401)

15.3 Gwiazdy na galezi olbrzymoéow

Na rysunku 17 widzimy, ze z wyjatkiem modelu z masa M = 20M,, poczatek
syntezy wegla nastepuje gdy gwiazda znajduje sie na linii Hayashi’ego odpowiada-
jacej modelem konwektywnym. Mate promieniste jadro nie ma istotnego wptywu
na przebieg tych linii na diagramie HR. Ich zbiér opisuje galaz olbrzymow.
Ogromna wiekszos¢ czerwonych olbrzymoéw to obiekty o masach mniejszych
niz ok. 2Mg, ktére przesuwaja sie wzdluz tej gatezi w nuklearnej skali cza-
sowej. Osiagaja one bardzo wielkie rozmiary (R ~ 200Rg) i jasnosci (L ~
3000Ly). Zajmuja wtedy gorna czesé galezi czerwonych olbrzymoéow (RGB).
Obserwowane tempo utraty masy dla gwiazd w poblizu szczytu tej galezi jest
rzedu 1077 M, /rok. Na przebieg ewolucji wzdtuz galezi czerwonych olbrzymow,
a zwlasza na utrate masy istotny wplyw moze mie¢ utrata masy w wyniku odd-
zialywania z innymi gwiazdami i pochtanianie uktadéw planternych. Te zjawiska
wymagja odrebnego traktowania.

Potozenie indywidualnych toréw ewolucyjnych zalezy od masy, ale tez od
parametru konwekcji aeon. W modelach wykorzystanych na rysunku 15 przyjeta
zostala wartosé 1.6, ktora prowadzi do przyblizonej zgodnosci z obserwacjami.

W czasie ewolucji w gore gatezi olbrzymoéw rozwijajaca sie warstwa konwek-
tywna siega obszaréw chemicznie niejednorodnych lezacych powyzej warstwy
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Rysunek 17: Tory ewolucyjne na diagramach H-R i log p. - log T, gwiazd pop-
ulacji I od ZAMSu do poczatku syntezy wegla w jadrze helowym, na pod-
stawie modeli z Padova database of stellar evolutionary tracks and isochrones
(http://pleiadi.astro.it//) .Linia przerywana jest odpowiada wartosci parametru
degenracji expty = 1 (row. 153). W gwiazdach z parametrami znacznie powyzej
tej linii efekty degeneracji sa zaniedbywalne. Znacznie ponizej degeneracja elek-
troné6w w helowych jadrach jest praktycznie caltkowita.

palenia wodoru. Warstwy takie powstaja w fazie ciagu gltéwnego. Dla gwiazd
masywnych w wyniku cofania sie jadra konwektywnego. W gwiazdach o masach
stonecznych warstwy takie reliktem spalanie powolnego wodoru w rozlegltym ja-
drze promienistym i ewentualnie dyfuzji. Wewnetrzna cze$¢ warstwy niejed-
norodnej dotacza do jadra helowego. Zewnetrzna zostaje wchlonieta przez
otoczke konwektywna i ten sposob fotosfera gwiazdy zostaje nieco wzbogacona
w produkty nukleosyntezy. Wyboér kryterium wyznaczajacego dolna granice
otoczki konwektywnej jest przedmiotem kontrowersji. Dla gwiazd masywnych,
wybor kryterium wpltywa na strukture modeli w fazie palenia helu.

Reakcje prowadzace do syntezy jader wegla z trzech jader helu (cykl 3a) staja
sie efektywne gdy temperatura w centrum przekracza ok. 1.5 x 108, niemal
niezaleznie od masy gwiazdy. Linie dla gwiazd z M < 3Mg na diagramie
p-T., pokazanym w prawej czeéci rysunku 17, koricza sie ponizej tej wartosci
poniewz maksimum temperatury wystepuje dla takich gwiazd nie w centrum, a
powyzej. Ujemny gradient temperatury w zdegenerowanego jadrze powstaje w
wyniku chtodzenie przez foto-neutrina. Jego tempo rosnie z gestoscia. Poniewaz
szybkos$¢ reakcji 3o rosnie znacznie szybciej z temperatura (wyktadnik >30 )
niz z gestoscia (wyktadnik 3), to z zdegenerowanym jadrze reakcja zaczyna sie
w pewnej odleglosci od centrum, na przyktad w modelu z M = 1My, przy
M, =0.18M.

Hansen i Kawaler podaja nastepujacy wzor na mase helowego jadra w tym
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Rysunek 18: Tory ewolucyjne na diagramie H-R dla gwiazd o masach > 3Mg
od ZAMSu do korica syntezy wegla w jadrze na podstawie modeli z Padova
database. Na lewym rysunku przjete parametry X i Z odpowiadaja populacji
I w Galaktyce. Te przyjete na prawym rysunku odpowiadaja mtodej populacji
gwiazd w LMC. Nalezy zwroci¢ uwage na roznice w dlugosci petli. Przerywane
linie oznaczaja potozenie pasa Cefeid.

momencie.

Meoro =[0.476 — 0.221(Y — 0.3) + 0.009(log Z + 3) — 0.023(£ —0.8)], (402)
Mg Mg
ktory zostal uzyzskany przez dopasowanie do obliczen dla 0.03 < Z < 0.0001.
Dla Storica znajdujemy stad M oe = 0.485Mg. Minimalna masa poczatkowa
gwiazd, ktore moga kiedykolwiek syntetyzowaé wegiel wynosi ok. 0.5M.
Sposob zapalenia helu zalezy od tego czy materia w jadrze jest zdegenerowna.
Jezeli tak jest, to zapalenie ma charaker wybuchu zwanego btyskiem helowym.
O niestabilnosci cieplnej w takiej sytuacji byta mowa w rozdziale 11.3.

15.4 Gwiazdy masywne w fazie palenia helu w jadrze kon-
wektywnym

W gwiazdach o masach przewyzszajacych ok. 2.3Mg cykl 3a zaczyna efek-
tywnie dzialaé w centrum jadra, gdzie nie ma jeszcze znaczacej degeneracji
elektronéw, a wiec inicjacja jest niewybuchowa. Jasno$é spada, bo strumien
produkowany w reakcji 3a nie kompensuje zmniejszonej efektywnosci cyklu
CNO. Poczatkowo, gwiazdy zachowuja niskie temperatury efektywne tworzac
pas czerwonych nadolbrzymow nad zageszczeniem galtezi olbrzyméw znanym
jako Red Clump (RC), ktore zajmuja gwiazdy o nizszych masach, jezeli nie
utracity odpowiedniej ilosci masy z ich pierwotnych otoczek.

Ewolucja w strone wysokich temperatur efektywnych zaczyna sie wtedy gdy
wzgledna masa wodorowej otoczki stanie sie dostatecznie mala, a powr6ét w
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strone niskich tempertur nastepuje po zamianie wiekszosci helu w wegiel i tlen
w konwektywnych jadrach. Zasieg petli tworzonych przez tory ewolucyjne na
diagramie H-R petli zalezy od masy i skladu chemicznego. Na rysunku 18
widzimy, ze przy galaktycznych obfitosciach i masie 5 M, petle nie siegaja pasa
Cefeid. Przy skladzie typowym dla Wielkiego Obloku Magellana (LMC) petle
sa wyraznie dhuzsze. Koiice petli tworzg kolejne zgeszczenie na diagramie pas
niebieskich nadolbrzymaow.

W tabeli 4 podane sa wyliczone czasy trwania poszczegdlnych faz ewolucji
dla modeli uzytych na rysunku 18. Dla fazy palenia helu w jadrze podane sg
wzgledne czasy spedzone po obydwu stronach pasa niestabilnosci Cefeid,

Tablica 4: Czas zycia w milionach lat na ciggu glownego (MS), w przerwie
Hertzsprunga (HG) i w fazie palenia He w jadrze (HeB) oraz wzgledny czas w
tej ostatniej spedzony na lewo (blue) i prawo (red) od pasa niestabilnosci Cefeid
dla gwiazdy o masach od M = 5 do 12 M, oraz parametrach sktadu X = 0.742,
7 = 0.008. (Na podstawie danych z Padova database)

M/Mg  Tus THe THe red  blue
5 105.0 0.140 9.38 0.44 043
7 52.3 0.060 3.76 053 041
9 324 0.046 1.98 0.54 0.40
12 19.8 0.018 1.19 0.41 0.48

Modelowanie gwiazd w tej fazie jest obarczone niepewnoscia. Zasieg petli
horyzontalnej, obok masy i metalicznosci, zalezy tez od niepewnych parametréow
opisujacych mieszanie pierwiastkow we wnetrzach gwiazd. Rozmaite dane ob-
serwacyjne wykorzystywane sa do testowania teorii ewolucji gwiazd, ktéra m.in.
powinna zda¢ sprawe z proporcji gwiazd tworzacych pasy czerwonych i niebies-
kich nadolbrzymoéw. Szczegélnych wartosciowych informacji dostarczaja nam
okresy Cefeid, ktore sa podstawowymi $wiecami standardowymi dla pomiarow
odleglosci we wszechswiecie. Zaleznosci okres-jasno$¢ poswiecony jest rozdzial
15.8 Pulsowanie nie ma wplywu na przebieg ewolucji. Jest natomiast zrédtem
dodatkowej informacji o obiektach. Dla testowania teorii wazne sa nie tylko
wartosci okreséw, ale takze ich tempa zmian oraz dodatkowe dane zawarte w
krzywych zmian blasku.

15.5 Blysk helowy i gwiazdy galezi horyzontalnej

W gwiazdach masach mniejszych niz ok. 2.3M cykl 3a zaczyna dziata¢ w zde-
generowanym jadrze w warstwie oddalonej od centrum. Poczatek ma charak-
ter wybuchowy. Dopiero niedawno opublikowane zostaly wyniki pierwszych
trojwymiarowych symulacji tego zjawiska (Dearborn i in., 2006). Potrzeba
tréjwymiarowego opisu wynika z pojawiajacej sie niestabilnosci konwektywne;j.
Wyniki tych symulacji wskazuja na gwaltowny ale nie dynamiczny charater
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Rysunek 19: Tory ewolucyjne gwiazd matomasywnych fazie syntezy wegla w
jadrze liczone od ZAHB. Trojkatami oznazczone sg poczatki toréw. Linie prz-
erywane zaznaczaja pas niestabilnosci pulsacyjne;j.

zjawiska. Predkosci gazu sa zawsze duzo nizsze od predkosci dzwigku. Nie
ma tez wskazan by blysk helowy byt przyczyna znaczacej utraty masy. Cale
zjawisko rozgrywa sie w wewnetrznej czesci gwiazdy. W analizowanym mod-
elu blysku helowego w gwiezdzie o masie 1My blysk zaczyna sie gdy masa
jadra wynosi 0.47My, promien 0.026R;. Wzrost mocy promieniowania pro-
dukowanego w cyklu 3a od 102 do 103L, zachodzi w ciagu nieco ponad 1000
lat, ale juz wzrost od 10°Ls do szczytowej wartosci 3 x 10°Lg trwa tylko
14 dni. Ogromna wiekszo$¢ tej energii idzie na wzrost energii grawitacyjnej i
wewnetrznej jadra. Poczatkowo, reakcje jadrowe zachodza tylko w jego zewetrznej
czesci (powyzej 0.16 M) i tam tylko rozwija si¢ konwekcja. Dopiero po 2 x 108
lat od blysku formuje si¢ w catosci konwektywne jadro. Wzgledna obfitos¢ wegla
wynosi wtedy X;2 = 0.035.

Czesto w kodach ewolucyjnych omija si¢ btysk helowy i modelowanie gwiazd
w fazie palenia helu inicjuje si¢ modelami wieku zero gatezi horyzontalnej (ZAHB).
Zaktada sie dla nich r6wnowage cieplng, profil X (M,.) taki, jak w momencie za-
palenia helu, a mase otoczki traktuje jako wolny parametr. Przyktady torow
generowanych w ten sposéb pokazane sa na rysunku 19. Ilo$é¢ utraconej masy
zostata w tych trzech przypadkach tak dobrana, aby tory przechodzily przez
pas niestabilnosci odpowiedzialnej za pulsacje gwiazd typu RR Lyrae.

Bez utraty masy gwiazda pozostawalaby w obrebie RC. Im wieksza utrata
masy, tym dluzsza petla. Po przekroczeniu pewnej granicy tor ewolucyjny juz
nie powraca do obszaru niskich temperatur. Jesli tempo utraty masy w fazie
ewolucji na galtezi czerwonych olbrzymoéw jest dostatecznie wysokie (n > 0.55
we wzorze Reimersa (366)), to po blysku helowym gwiazda kontynuuje ewolucje
jako obiekt goracy lezace na skrajnej galezi horyzontalnej (EHB).

Gwiazdy pulsujace typu RR Lyrae to obiekty galezi horyzontalnej o aktual-
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nych masach ~ 0.6 —0.8 M, i pierwotnych masach wigkszych o ok. 0.1 —0.3Mg.
Podobnie do Cefeid, gwiazdy typu RR Lyrae oraz gwiazdy tworzace RC sa
traktowane jako Swiece standardowe do wyznaczania odleglosci systeméw gwiaz-
dowych. W przypadku gwiazd pulsujacych wykorzystuje sie tu zalezno$é okres —
jasnosé absolutna, a w przypadku gwiazd z RC, to ze jasnosci absolutne gwiazd
w tej fazie ewolucji sa stabo zalezne od masy i sktadu chemicznego.

15.6 Mechanizmy wzbudzania pulsacji

W Storicu, mody oscylacji wzbudzane sa przez turbulencje. Tak wzbudzane
mody p i f osiggaja bardzo niskie amplitudy (~ 10 cm/s, 1-10 mmag) i, oprocz
Storica, zostaly dotad definitywnie wykryte tylko nielicznych ( 15) obiektach.

Pulsacje o znacznych amplitudach, takich jakie spotykamy u Cefeid, gwiazd
RR Lyrae czy typu Mira Ceti, wzbudzane sa w wyniku niestabilnosci modéow.
Mod oscylacji jest niestabilny jesli gwiazda podlegajaca opisana nim okresowa
zmiang, dziata tak jak silnik cieplny.

Rozwazmy warstwe gwiazdy o grubosci dM,. podlegajaca cyklicznej zmianie.
O tym czy bedzie ona zyskiwata energie decyduje znak wielkosci

dsS
= T— 4
w ﬁ ar®, (403)

gdzie calke wykonuje si¢ po okresie pulsacji. Zysk odpowiada w > 0. Warstwa
dziata tak jak silnik cieplny, jesli zyskuje energie w fazie gdy jej tempertatura jest
powyzej $redniej wartosci, a traci gdy jest ponizej. Wyliczymy to wyrazenie dla
malych zaburzeni wokol stanu réwnowagi cieplnej( (%)0 = 0). W najnizszym
rzedzie rachunku zaburzen mamy

0T déS
= ¢ dt——=T—. 404
v fi T dt (404)
Z roéwnania (244), mamy
dosS divF
T— =6(e — . 4
o = O 5 ) (405)

Poniewaz zawsze ma miejsce nier6wnosé

Oe S
oT
zaburzenia tempa wydzielania ciepla w reakcjach jadrowych zawsze dzialaja

destabilizujaco na mody pulsacji. O stabilnosci modu decyduje jednak bilans
strat i zyskow w calej gwiezdzie, a zatem znak wielkosci

0,

W = /U)er,

zwanej catkg pracy. Z powodu matych amplitud w jadrach Cefeid i gwiazd typu
RR Lyrae, destabilizujace dzialanie reakcji jadrowych nie odgrywa roli w ich
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pulsacjach. Nie odgrywa tez roli w zadnych ze znanych gwiazd pulsujacych.

O wzbudzaniu pulsacji w calym pasie Cefeid , a takze we wszystkich gwiaz-
dach pulsujacych typu B (patrz rys. 20) decyduje zachowanie si¢ wspolczynnika
nieprzezroczystosci w cyklu pulsacji. Aby zobaczy¢ kiedy zaburzenia nieprzezroczys-
tosci moga dziala¢ destabilizujaco, zapiszemy (404) dla przypadku zaburzen
radialnych i zaniedbamy de. Mamy wtedy

5T oL,
= — dt— . 4
w ﬁ e (406)

Warstwa zamienia energie promieniownia na energie pulsacji jesli w goracej fazie
strumien do niej wplywajacy jest wiekszy od wyplywajacego. Ze wzoru (249)
na strumien promienisty, mamy

6Ly _ Ok
T = e

(407)

co pozwala nam na sformulowanie warunku na destabilizujace dziatanie zaburzen
nieprzezroczystosci. (Oczywiscie nie méwimy o warunku wystarczajacym dla
niestabilnosci, bo w (407) uwzgledniamy tylko jeden z kilku skladnikow.) Wi-
dzimy, ze ma ono miejsce wtedy, gdy w fazie wysokiej temperatury wzgledna
zmiana nieprzezroczystosci roénie ze zblizaniem sie ku powierzchni. Taka sytu-
acja zachodzi m.in w warstwach czeSciowej jonizacji H i Hell i to te warstwy
decyduja o wzbudzaniu pulsacji w pasie Cefeid. Mowimy, ze dziala w nich
mechanizm nieprzezroczystosci (k)

W gwiazdach typu B pulsacje napedza mechanizm nieprzezroczystosci dzi-
alajacy w warstwie wokol maksimum k zwiazanym z przej$ciami zwiazano-
zwigzanymi w atomach Fe (rys. 7, rozdz. 6.3.6).

W gwiazdach, w ktorych otoczkach wiekszo$¢ energii przenoszona jest droga
konwekcji, moze dziata¢ inny mechnanizm destabilizacji modéw. Mozna pokazaé,
ze w rownowadze konwektywnej, dodatniemu zaburzeniu temperatury odpowiada
ujemne zaburzenie pochodnej strumienia konwektywnego, co jak wynika z (406)
prowadzi do w > 0. Mechanizm jest efektywny tylko dla oscylacji dostatecznie
powolnych, a wiec dla modoéw g. Odpowiada on za oscylacje biatych kartow
typoéw DAV i DAB. By¢ moze tez za oscylacje gwiazd typu v Doradus, lezacych
pasie ciagu gltéownego.

15.7 Zaleznosé¢ Okres - Jasnosé

Fenomelogiczna zaleznosé okres - jasnosé jest znana od ponad 90 lat. Po dzi§
dzienn stanowi ona podstawe wyznaczania odlegtosci we wszech§wiecie. Istnienie
takiej zaleznosci mozna uzasadnié¢ na gruncie teorii ewolucji (modele $rednie) i
pulsacji gwiazd (okresy i zakresy wystepowania niestabilnosci).

Jako przykltad rozwazmy dwa ciagi modeli z pokazanych na prawym ry-
sunku 18. Zaznaczone na nim granice pasa niestabilnosci trzeba traktowaé
przyblizone. W zasadzie granice pasa wyznaczaja miejsca na ciagach gdzie
W = 0. Niebieska granice mozna tak wyliczy¢ w sposéb dosé wiarygodny,
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Rysunek 20: Gwiazdy pulsujace na teoretycznym diagramie H-R

ale dopiero z pomoca obliczen nieliniowych mozna odpowiedzie¢ na pytanie, w
ktorym dokladnie miejscu i ktory z modéw osiaga wykrywalne amplitudy. Z
granica czerwong, jest wickszy problem, bo jej wyznaczenienie silnie zalezy od
opisu konwekcji.

Wybrane tory trzykrotnie przecinaja pas niestabilnosci. Z liczb podanych
w Tabeli 5 wynika, ze pierwsze przejscie trwa bardzo krotko dlatego zaledwie
jedna na kilkadziesiat Cefeid moze znajdowaé sie¢ w nim znajdowaé¢. Pominiemy
te mozliwo$¢ w naszych rozwazaniach.

Przy ustalonych wartosciach X i Z modele daja oddzielne zaleznosci

I, - L —Tex
dla k£ =21 3. Z modeli ewolucyjnych dostajemy
Ly =Li(M,Tog), k=2,3. (408)

Laczac wzor (74) na okres modu fundamentalnego,IT; z zaleznoscia R oc L'/2T~2,

dostajemy o o ,
Mo\ ( L\ (Teso
IMn; = — — —= . 4
o) () (5 (@09

Staba zaleznos¢ Q1 = Q1(M, L, T.g) wyznaczy¢ mozna numerycznie z danych
w tabeli 4. Wykorzystujac (408) do wyeliminowania M mozna dosta¢ odd-
zielne zaleznosci okres - jasnosé -temperatura dla dwoch przejsé. Dane liczbowe
przekonuja nas jednak, ze te zaleznosci musza by¢ niemal identyczne, bo jas-
noéci sa prawie stale. Przyjmujac wspoélng zaleznosé masa - jasno$¢ w postaci
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Tablica 5: Trzy przejscia (k = 1,2,3) gwiazdy o masach M = 5 i 9M oraz

parametrach sktadu X = 0.742, Z = 0.008 przez pas niestabilnosci Cefeid

M,k log Test log L log IT; [d] Q[d] czasll]

5,1 3.810-3.745 3.14-3.08 0.435- 0.611 0.0377-0.0399 2.0 x 10%
5,2 3.732-3.802 3.22-3.28 0.768 - 0.584 0.0413-0.0391 3.8 x 10°
5,3 3.796-3.232 3.33-3.31 0.646 - 0.877  0.0397-0.0427 9.0 x 10°
9,1 3.750-3.655 4.02-3.92 1.225-1.480 0.0452-0.0496 2.7 x 103
9,2 3.634-3.736 4.16-4.21 1.778 - 1.449  0.0566-0.0495 6.5 x 10*
9,3 3.734-3.631 4.22-4.19 1.475-1.818 0.0501-0.0577 5.0 x 10*

Okresy pierwszych owertondéw w tych modelach sa dobrze przyblizone wzorem

Iy = 11, (0.733 — 0.034log I1;)

L «x M? 7z g = 3.56 i przyblizenia Q1 = const., znajdujemy z (408)

I0; oc LO-75-0-3/a.3, (410)

Poniewaz ()1 rosnie z L i maleje z Teg, to Scista zaleznosé od obydwu parametréw
jest nieco stromsza. Dla pordéwnania teoretycznych i empirycznych zalezno$ci
potrzebne jest przejscie od L i Teg do fotometrycznych wielkosci absolutnych i
wskaznikow barwy . Wykorzystuje si¢ do tego celu tablice oparte na modelach
atmosfer gwiazdowych. Maly rozrzut empirycznej zaleznosci okres — jasnosé
wynika z tego, ze dla Cefeid zakres wartosci L jest szeroki, a zakres Teg dla
danego L bardzo waski.

zadanie W gromadzie nalezacej do LMC, znaleziono kilka Cefeidy pulsuja-
cych w modzie podstawowym z okresami w przedziale 3.341-5.339 dnia. Korzys-
tajac z danych w tabelach 4 i 5 (interpolacja liniowa logarytméw potrzebnych
wielkosdci) 1 biorac pod uwage tylko przejscia 2 i 3 przez prez niestabilnosci ,
ocenié¢ wiek gromady.

15.8 Tory ewolucyjne i izochrony na diagramie H-R

Poréwnanie wynikdéw obilczen ewolucji gwiazd na diagramie H-R z obserwacjami
wymaga przejscia od parametréw Teg i L do wskaznikow barwy i wielkosci gwiaz-
dowych w odpowiednim systemie fotometrycznym. Przejscie wymaga przyje-
cia modutu odlegtosci D i skorzystania z modeli atmosfer gwiazdowych. Dla
wybranego systemu fotometrycznego modele pozwalaja na wyliczenie poprawek
bolometrycznych i wskaznikow barwy na podstawie syntetycznych widm. Ko-
rzystamy na przyktad z zaleznosci,

V=475 —-25logL/Ls — BC + D,

(9, Teqt, X) — (BC,V —1I).
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Rysunek 21: Tory ewolucyjne na teoretycznym (z lewej) i obserwacyjnym (z
prawej) diagramie H-R dla gwiazd o podanych masach masach i poczatkowym
sktadzie chemicznym. Na torach zaznaczone sa punkty odpowiadajace dwoém
wybranym czasom ewolucji liczonej od ZAMS. Gwiazda o poczatkowej masie
12Mg po 32 My jest juz gwiazda neutronowa, a wczesniej wybuchta jako super-
nowa typu II.

Na rysunkach 21 i 22 pokazane sa wyliczone tory ewolucyjne diagramie H-R,
odpowiednio dla gwiazd o masach z przedziatu (5—12) Mg i okolo 1Mg. Z lewel
strony pokazane sg tory na diagramach teoretycznych pochodzacych z Padova
evolutionary track. a z prawej na diagramie obserwacyjnym w systemie (V,I).
Przejscie wykonane zostalto z wykorzystaniem tabel Kurucza (http://kurucz.harvard.edu)
, opartych na jego plasko-réwnoleglych modelach. Wartoéci ¥ = 0.24 i Z =
0.008 i D = 18.5 mag sa typowo przyjmowane dla mtodej populacji gwiazd
LMC.

Na torach ewolucyjnych zaznaczone sa punkty odpowiadajace tym samym
wybranym czasom ewolucji liczonej od ZAMS. Linie laczace takie punkty (izochrony)
stanowia podstawe datowania systeméw gwiazdowych, o ktérych mozna za-
tozyé ze gwiazdy w nich sa réwnowieczne i ze mialy ten sam poczatkowy sktad
chemiczny. Dopasowanie obserwowanych i syntetycznych diagraméw kolor-jasnosé
pozwala nie tylko na ustalenie wieku systemu, ale i wyznaczenie modutu odlegtosci
oraz kalibracje paramteréw modelowania.

Dla datowania i zmierzenia odlegtosci mtodych gromad, w ktérych wystepuja
gwiadzy masywne, kluczowe znaczenie ma wyznaczenie polozenia TAMSu na
izochronie. W tym miejscu przypomie¢ wypada, ze na potozenie TAMSu wplywa
tez warto$¢ parmetru a,, okreslajacego zakres mieszania poza granice jadra kon-
wektywnego.

Silna zalezno$¢ tempa ewolucji od masy gwiazdy sprawia, ze izochrony maja
zblizony przebieg do toréw ewolucyjnych dla gwiazd o masach gwiazd w poblizu
TAMS. Na przyklad (rysunek 21) przebieg izochrony odpowiadajacej 32 My jest
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Rysunek 22: Tory ewolucyjne na teoretycznym i obserwacyjnym diagramie H-
R dla gwiazd o masach (0.8,0.9,1.0,1.1M¢) i podanym poczatkowym skladzie
chemicznym. Na torach zaznaczone sa punkty odpowiadajace dwém wybranym
czasom ewolucji liczonej od ZAMS. Gwiazda o masie 1.1Mg

po 9.6 Gy jest juz biatym karltem.

podobny do przebiegu toru ewolucyjnego dla M ~ 9M,.

Na rysunku 23 pokazany jest przykitad dopasowania izochron dla gromady
otwartej. Znaczna niepewnosé¢ wyznaczenia wieku wynika z niewielkiej ilosci
obiektéw zaawansowanych w ewolucji.

Wyznaczenie wieku gromad kulistych, ktore naleza do najstarszych obiektow
wszech$§wiata ma podstawowe znaczenie dla kosmologii. Jasnosé i tempertura
gwiazd w miejscu skretu izochrony w prawo (punkt odejscia, turnoff point) za-
lezy silnie od ich wieku). Wiek wyznacza sie jednoczesnie z D i a.. dopasowujac
izochrony do obserwowanych diagramow kolor-jasnosé. Dopasowanie gatezi ho-
ryzontalnej wykonuje sie¢ dobierajac ilos¢ utraconej masy w fazie czerwonych
olbrzymoéw. Przyktad wyznaczenia wieku gromady kulistej w oparciu o dopa-
sowanie izochron pokazany jest na rysunku 24.
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Rysunek 23: Wyznaczenie wieku gromady otwartej NGC 3766 metoda dopa-
sowania izochron do obserwacyjnego wykresu H-R. Narysowane izochrony
odpowiadaja (2.0,2.4,2.8) x 107 lat. Rysunek z pracy Mointinho i in. (1997)
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Rysunek 24: Wykres H-R dla gromady kulistej M92 ( z pracy Johnson & Bolte,
1998). Dobrze zaznaczona galaz horyzonalna. Obok, dopasowanie izochron (z
pracy Harrisa i in., 1997). Wiek gromady oceniony na (1.4 — 1.6) x 100 lat.

15.9 Ewolucja gwiazd bardzo masywnych

Utrata masy wskutek wiatru napedzanego cisnieniem promieniowania jest is-
totnym czynnikiem wpltywajacym na przebieg ewolucji w fazach palenia wodoru
i helu w jadrach konwektywnych. Rysunek 24 oparty na obliczeniach Shallera
in. (1994) pokazuje przebieg parametréw modeli gwiazd masywnych o masach
poczatkowych od 20 do 120Mg w tych fazach ewolucji. Tempo utraty masy
opisane jest wzorem (365), ktory stosuje sie do sktadu chemicznemu populacji I.
Szacuje sie, ze tempo utraty masy jest proprcjonalne do v/Z. Obliczenia zostaty
wykonane z ao, = 0.2 i przy zaniedbaniu efektéw rotacji. Wyniki sa silnie za-
lezne od zalozonego tempa utraty masy i zasiegu mieszania pierwiastkow.
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Rysunek 25: Zmiany parametrow gwiazd masywnych populacji I (Z = 0.02) od
ZAMS poprzez czeié fazy palenia helu w jadrze. Wykresy koricza sie przy Y, =
0.,0.3,0.35,0.45 odpowiednio dla mas poczatkowych My = 20,40, 60, 120M.
Dla gwiazd z My = 40,60, 120M;, w momencie zakoriczenia palenia He w jadrze
calkowite masy gwiazd wynosza odpowiednio 8.28,7.98,7.70M,. (Maleja z My
1). Trojkaty oznaczaja poczatek fazy palenia helu w jadrze



