14 Woczesne fazy ewolucji gwiazd

Ten rozdziat poswiecony jest ewolucji gwiazd od osianiecia réwnowagi hydrostaty-
cznej do wypalenia wodoru w centrum.

14.1 Ewolucja przed ciagiem gléwnym

W tym podrozdziale bedziemy zajmowali si¢ tylko proto-gwiazdami o matych
masach, mniejszych od ok. 2Mg, ktore po fazie hydrodynamicznego kolapsu
bardzo niskie temperatury efektywne. W takich obiektach wspélczynnik nie-
przezroczystosci rosnie bardzo szybko w gtab atmosfery. Pojawia sie niestabil-
nos¢ konwektywna, ktora obejmuje cate wnetrze.

zadanie: Przyjmujac takie zatozenia jak w zadaniu podanym na koricu pod-
rozdziatu 11.2.1 (str. 94), prosze wyrazi¢ warunek wystapienia niestabilnosci
konwektywnej w otoczce jako ograniczenie na wyktadniki ¢ i s.

Czes¢ ewolucji, w ktorej wnetrze protogwiazdy jest w calosci kownwektywne
nazywa sie fazg Hayashi’ego. Mozna ja niezle opisaé¢ postuguja sie uproszc-
zonymi rownaniami ewolucji. Zatozymy przyblizenie gazu doskonatego i zanied-
bamy efekty czesciowe] jonizacji. Nie zmienia to istoty wywodu, a bardzo go
upraszcza. Wtedy bowiem, poza cienka warstwa zewnetrzna, struktura dana
jest modelem politropowym z n = 1.5. Zatem ze wzoru (56) mamy w przyblize-
niu

R=~yM"'?K, (377)
gdzie 7y jest liczba, ktérej wyliczenie pozostawiam do samodzielnego wykonania,
w oparciu o dane liczbowe zawarte w Tabeli 1 i w Dodatku. Tak wiec zmi-
any wewnetrznej budowy w czasie tej fazy ewolucji dane sa przez zmiany tylko
jednego parametru n.p. K. Warstwa zewnetrzna obejmuje atmosfere i obszar
niewydajnej konwekcji, gdzie przyblizenie

Veon & Vaa ~ 0.4 (378)

nie stosuje sie. Parametr K wiaze si¢ z wielko$ciami termodynamicznymi. Z
rownania stanu (18) i z zaleznosci politropowej (47) dla n = 1.5 dostajemy.

wm

B KT\ _
K=pp /%= () p2/3. (379)

Majac dane M i X, mozemy wyliczy¢ K jako funkcje R, i Tog postugujac sie¢
catkowaniem réwnan wewnetrznej budowy od powierzchni do miejsca, gdzie za-
leznosé politropowa mozna juz stosowaé. W tej cienkiej otoczce mozna potozyé
L. =L, M = M, itraktowaé ja jako warstwe ptasko-réwnolegta. W ten sposéb
znajdujemy numerycznie zaleznosé

K = K(geg = GM/R* Tog, X). (380)
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Strumien promieniowania wyliczamy ze zwigzku

L R T,
log +— = 2log - +4log off (381)
O]

Rg Tetto
Dla danych M, X i przyjetej poczatkowej wartosci log Teg = log Teg,0, mozemy
wiec wyznaczy¢ pelna strukture wewnetrzna modelu poczatkowego.
Jezeli produkcja energii w reakcjach jadrowych jest zaniedbywalna, to ewolucja
opisanej konfiguracji rzadzi znane nam réwnanie (rozdz. 11.1.2)

de _1aw _
dt  2dt
Jego lewa strone wyliczymy rozniczkujac wzor (57) dla n = 1.5. Dostajemy w

ten sposob
dinR 7

dt B 3Tth ’

(382)

gdzie T, = G ( row. 313).

Tor ewolucyjny na diagramie H-R jest wyznaczony przez warunki (376),(379)
i (380). Przy przyjetych zalozeniach, komplikacje wigza sie jedynie z zaleznoscia
(378), na ktorej ksztalt wplywa prawo nieprzezroczystosci, k(T p), model at-
mosfery i opis transportu konwektywnego. Brak dobrej teorii konwekcji jest
glownym powodem niepewnosci obliczeni. W przypadku modeli catkowicie kon-
wektywnych, ta niepewnosé przektada sie na niepewnos$é parametréw w calym
wnetrzu.

zadanie: Przy tych samych zatozeniach co w poprzednim zadaniu, zaktadajac
dodatowo V,, = 0 w warstwie konwektwynej,

(i) znalezé potegowg zalezno$¢ K (gesr, Test)

(ii) wyznaczy¢ rownanie toru ewolucyjnego na diagramie H-R i

(iii) zaleznosc R(t).

Kazdy z modeli konwektywnych moze byé¢ wykorzystany jako model poczat-
kowy w metodzie Henyeya.

Na rysunku 7, opartym na obliczeniach D’Antony i Mazzitelliego (1998),
pokazane sa tory ewolucyjne na wykresie H-R i zaleznos¢ jasnosci od czasu dla
amodeli gwiazd o réznych masach w przedziale od 0.08 do 1.2 M. Obliczenia
zostaly wykonane z uzyciem zaawansowanego réwnania stanu i innych réwnan
materialowych. Zawsze uwzgledniane byty reakcje jadrowe ale tylko w niekérych
predzialch czasu wplywaja one zauwazalnie na tempo ewolucji. Uzyta zostata
zmodyfikowana wersja teorii drogi mieszania, ktora uwzglednia m.in. rozktad
rozmiaréw elementéw konwektywnych.

Poczatkowy stromy spadek jasnosci jest konsekwencja silnej zaleznosci K, a
stad i R, od Teg. Faza spalania deuteru w reakcji

H+'H —*He + ~

widoczona jest na prawym rysunku jako przejSciowe spowolnienie spadku jas-
nosci. Temperatura w centrum gwiazdy wynosi wtedy od Tg ~ 0.8 dla M =
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Rysunek 7: Tory ewolucyjne oraz zaleznosci jasnosci i promienia od czasu dla
malomasywnych gwiazd w fazie przed ciagiem gltéwnym. Obliczenia wykonano
dla podanych mas, standardowego sktadu Populacji I i obfitosci deuteru Xy =
2x107°
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0.08 Mg do Tg =~ 2 dla M = 1.2M,. Spalanie litu w reakcji
Li+'H —*He +"He

zachodzi przy temperturach T5>3, osigganych w modelach z M > 0.08 M.
Ze wzgledu na niewielka pierwotng obfito$é tego pierwiastka(X7; = 1078) nie
wplywa ono znaczaco na tempo ewolucji. Dla gwiazd z M > 0.6My widoczny
jest chwilowy wzrost jasnosci wywotany produkcja energii w reakcji

2C+'H - N + 4,

ktora staje sie efektywna przy wyzszych temeraturach, juz po zaniku konwekcji
w jadrze, co nastepuje przy logt ~ 6.3 dla M = 0.6My i przy logt ~ 6.7 dla
M = 09My. Dla M = 0.3M jadro promieniste pojawia sie na krotko przy
logt ~ 8 W ciagu 100 milionéw lat tylko gwiazdy o masach M > 0.9M osiagaja
stan rébwnowagi cieplnej, a te z masami M < 0.08 M nie osiagaja go nigdy.

14.2 Faza ciagu gléownego
14.2.1 Modele gwiazd wieku zero

Linie na diagramie Hertzsprunga-Russella, na ktorej leza modele gwiazd wieku
zero nazywa sie krotko ZAMSem. Tworza ja modele gwiazd chemicznie jed-
norodnych. Scislej, jednorodnosé¢ dotyczy wartosci X, Y i Z. Niektore reakcje
jadrowe(n.p. D+p, Li+p, C+p) zachodzg przed osiggnieciem ZAMSu .

Minimalna masa gwiazy ciagu gléwnego wynosi nieco ponad 0.08My =
80M ;. Reakcja D+p staje sie efektywna juz przy masie obiektu wynoszacej
okoto 0.011Mg. Obiekty o masach w przedziale [0.011 — 0.08] M nazywa sie
brgzowymi kartami

Na rysunku 8 pokazane sg linie ZAMSu na teoretycznym diagramie H-R i na
diagramie log p. - log T, dla gwiazd o sktadzie typowym dla gwiazd Populacji I:
X = 0.7, Z = 0.02, sktadzie umiarkowanej Populacji II: X = 0.756, Z = 0.001
i modeli z podwyzszona obfitoscig helu: X = 0.5, Z = 0.02. Przyjete wzgledne
obfitosci pierwiastkow cigzkich sa takie jakie przyjmowano dla Storica przed
niedawng (stale kontrowersyjna) ich rewizja. Przy ustalonej masie gwiazdy
wzrost Y powoduje wzrost jasnosci i temperatury efektywnej gwiazdy. W te
sama strone dziala obnizenie Z. Widzimy (prawa czesé¢ rysunku), ze podobnie
wplywaja zmiany Y i Z na temperture centralna.

Przebieg parametréw brzegowych w funkcji masy, w przedziale od 0.8 do
100M ), dla modeli gwiazd wieku zero populacji I pokazuje rysunek 9. Widzimy,
ze parametry L, R, Teg,i T, sa funkcjami rosngcymi w calym przedziale mas.
Natomiast p., poczawszy od M ~ 1.1Mg, jest funcja malejaca. W dalszym
ciagu tego rozdziatu zajmujemy sie ewolucja gwiazd o masach M < 20M, dla
ktorych utrate materii w fazie ciagu gléwnego mozna zaniedbad,

Jakosciowo, zaleznosci parametréow brzegowych modeli od masy i sktadu
chemicznego mozna wyjasni¢ rozwazaja ciagi modeli samopodobnych (homo-
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Rysunek 8: Parametry powierzchniowe i centralne gwiazd jednorodnych wieku
zero o roéznych wartosciach X i Z. Masy gwiazd w Mg sa podane na lewym
rysunku obok kolejnych symboli na linii odpowiadajacej parametrom X = 0.7
i Z = 0.02. Te same wartosci M przyjeto dla wszystkich parametréw na oby-
dwu rysunkach. Przyporzadkowanie warto$ci M odpowiednim symbolom nie
powinno sprawiaé trudno$ci.
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Rysunek 9: Zalezno$¢ parametréw brzegowych od masy (zakres od 0.8 do

100M) dla gwiazd Populacji I wieku zero
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logicznych), to jest takich dla ktérych wartosci

r (M,\ p (M. L. /(M T (M,
R\M) p.\M) L \M) T.\M

sa stale. W modelach takich przyjmuje sie rownanie stanu gazu doskonaltego,

ol
pxX —,
L

oraz potegowe zaleznosci dla wspoélczynnika nieprzezroczystosci i tempa pro-
dukcji energii,
k=rop!T™* 1 e=¢pT?, (383)

gdzie kg 1 €y sa funkcjami X . Dla modeli samopodobnych mamy

I

M 1
Pe X T, x 7 * uMg/Spg‘. (384)

ﬁa
Pierwsza proporcja jest oczywista druga jest konsekwencja twierdzenia o wiri-
ale (row. 21). Pomijajac na chwile zaleznosé od p., widzimy ze, przy naszych
uproszczeniach, wyzsze tempertury w centrach gwiazd masywniejszych i wzbo-
gaconych w hel sa, wynikaja z warunku réwnowagi mechanicznej. Wyzsza tem-
peratura potrzebna jest dla zréwnowazenia grawitacji. Stad i z prawa wydziela-
nia energii wynika stromo$¢ zaleznosci L(M). Lepsza ocene tej zaleznosci zna-
jdziemy uwzgledniajac wyrazenie na gradient tempertury w obszarach promienistych.
Whpierw znajdziemy zwigzek pomiedzy T¢, a p., a stad wyrazenia na para-
metry brzegowe w funkcji masy w ciagu modeli homologicznych. Korzystajac ze
wzoru (249) na gradient promienisty i z pierwszego ze wzorow (382). dostajemy

\VA Lr Kp Lr '%Opq—i_l
X —— X — .
rad AL T T M, uTst3

(385)

Gradient promienisty dla modeli homologicznych tez musi by¢ staly dla ustalonych

.. M, .
wartosci 5. Mamy wigc

L 1 Tcs+3

X .
M Y0 pg+1

Z drugiej strony, z prawa wydzielania energii i drugiego ze wzorow (382) wynika,

L
Vi copT?. (386)

Dwa powyzsze wzory prowadza do nastepujacego zwiazku pomiedzy parame-
trami w centrum

" 1/(q+2)
Pe X <C) T587b+3)/(q+2), (387)

gdzie ( = koeg zalezy X w rozmaity sposob. Na przyktad zakltadajac prawo
Kramersa (row. 180) mamy ro x Z(1+ X). s =3.51¢ = 1. Stad dla cyklu
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p-p wynika ¢ oc X2Z(1 + X), a dla cyklu CNO ¢ x XZ%(1 + X). Widzimy, ze
¢ zawsze rosnie z Z i X. Wyktadnik (s — b+ 3)/(¢ + 2) jest dodatni dla cyklu
p-p, bo b = ep =~ 4, a ujemny dla cyklu CNO, bo b ~ 16. Rozumiemy wiec
niemotonicznos¢ zaleznosci p.(T.) w okolicach masy 1.1M,.

7 drugiego ze wzoréw (384) wynika p. o< T3u~'/3M~2. Skad i z (387)
dostajemy zalezno$é¢ T, masy i sktadu chemicznego gwiazdy

Tc x M(2q+4)/du’(3q+7)/dcfl/d, (388)

zd=b-—s+3+ 3¢ > 1 we wszystkich rozwazanych przypadkach (d=6.5
Kramers&p-p i 18.5 Kramers&CNO) Wzor ten wyjasnia wzrost 7T, ze wzrostem
masy $redniego ciezaru molekularnego oraz z maleniem 7, a takze duzo wieksza
stromos¢ zleznosci T.(M) dla gwiazd z M < 1.1Mg, w ktérych dominuje cykl
p-p

Z trzech ostatnich wzoréw mozna wyprowadzi¢ zaleznos¢ masa -jasnosé postaci

L oc M™M g, (389)

gdzie
2
wy =14+ =[b(g+1)+ s+ 3],

d
L <1 + (2(] + 7)b(q+1)d+5+3>

We = g

1 1

B (1+b(q+ )+s+3>.
q+2 d

Wzér ttumaczy silny wzrost jasnosci z masa, ale tak otrzymana zaleznosé jest
bardziej stroma wj; ~ 5 niz w doktadnych modelach. Duze zmiany pochodnych
w okolicach M = 1.1Mg dla wszystkich parametrow brzegowych widoczne na
rysunku 9 wiaza sie z przejsciem od gwiazd z dominacja cyklu p-p do gwiazd w
ktorych dominuje cykl CNO i pojawieniem sie¢ konwekcji w jadrach. Wobec
znacznie wyzszych wartosci ep produkcja energii staje sie bardziej skoncen-
trowana w poblizu §rodka gwiazdy. Stad wyzsze wartosci L,/M, 1 Viaa W
centrum. Im wieksza masa gwiazdy tym wieksza cze$¢é masy gwiazdy przypada
na jadro konwektywne. To zachowania mozna zrozumieé¢ analizujac wyraze-
nie na gradient promienisty (385). Kladziemy p o T™ (n jest wigc lokalnym
wyktadnikiem politropowym) i dostajemy

we =

G L ptoasn-s)
T

Pierwszy czynnik, srednie tempo produkcji energii wewnatrz sfery o promieniu,
r szybko maleje z oddalaniem sie od centrum. Na poczatku to ten czynnik de-
terminuje zachowanie V,,q. Dalej jednak zmierza do stalej wartosci L/M i rola
drugiego czynnika staje si¢ wazniejsza. Ten czynnik obszarze konwektywnym
n = 1.5 roénie , zaréwno przy k danym prawem Kramersa (¢ = 1, s = 3.5),
czystego rozpraszania (¢ = 0, s = 0), jak i dla dokladnych wartosci x inter-
polowanych z tabel. Pochodna V,,q zmienia znak. Przy potegowej zaleznosci
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k(p,T) mamy tylko jedno minimum V,,q Nie ma wiec wewnetrznych warstw
konwektywnych.

W rzeczywisto$ci s i ¢ zmieniaja si¢ dos§é znacznie we wnetrzach gwiazd
ciagu gltownego (patrz n.p. rys. 6). W szczegdlnosci, w atmosferach gwiazd
o temperaturach efektywnych nizszych od ok. 9 x 10 K, mamy s ~ —10.
Zewnetrzna warstwa kowektywna wystepuje az do temperatur Tog ~ 2.5 x 10%
K. Wtedy zwiazana jest z jonizacja Hell i jest bardzo cienka. W goracych
gwiazdach mamy tez cienka posrenia warstwe konwektywna zwigzana z maksi-
mum nieprzezroczystosci przy T =~ 2.5 x 10°> K. Glebokie otoczki konwektywne
wystepuja w tylko gwiazdach z M < 1Mg. Przy M ~ 0.3My zewnetrzna
konwekcja obejmuje juz cata gwiazde.

14.2.2 Pas ciagu glownego

Rysunek 10 pokazuje przebiegi parametréw brzegowych dla gwiazd ciagu gléwnego.
Koniec tej fazy definiuje koniec syntezy He w centrum gwiazdy. W przypadku
gwiazd z jadrami konwektywnymi ( na rysunku M > 1.4Mg) tor ewolucyjny na
diagramie H-R wykonuje charakterystyczny zakret. Dla takich gwiazd czerwona
granice pasma ciaggu gltéwnego na diagramie H-R, linie oznaczang jako TAMS.
Dla modeli o po$rednich masach minimum 7T,g jest stowarzyszone z maksimum
T.. W tym momencie w jadrze jest jeszcze kilka procent wodoru. Ta czesé
"dopala sie"w fazie niewielkiego wzrostu temperatury efektywnej. Prawdziwy
koniec fazy ciggu glownego ( pelne wypalenie wodoru w centrum) wypada blisko
lokalnego maksimum temperatury efektywnej. Izotermiczne jadro bezwodorowe
o skoniczonej masie pojawia si¢ nagle. W gwiazdach z M > 2M maleje masa
jadra konwektywnego systematycznie maleje. W modelu o masie 1.4Ms masa
jadra konwektywnego poczatkowo ro$nie, co wynika ze wzrost udziatu cyklu
CNO w produkcji energii.

Dla gwiazd z niekonwektywnymi jadrami koniec fazy ciggu gléwnego nie
jest zwiazany z zadna wyrazna cecha na diagramie H-R. Jadro bezwodorowe
stopniowo rosnie po zakonczeniu tej fazy ewolucji.

Czas zycia gwiazd w pasie ciagu gltéwnego pokazuje rysunek 11. Dla gwiazd
o malych masach czas ten jest istotnie krotszy dla gwiazd populacji II. Przy Z =
10~2 minimalna masa gwiazdy. ktoéra w ciagu 1.5 x 10'° lat mogta zakoriczy¢ te
faze ewolucji wynosi 0.76 M. Przy Z = 1074, co odpowiada skrajnej populacji
IT, minimalng masg jest 0.746 M. .

14.2.3 Konsekwencje niepewnosci w opisie konwekcji

Rysunek 12 pokazuje wplyw wartosci acon na tory ewolucyjne. Warto pod-
kresli¢, ze teoria nie dostarcza nam podstaw do faworyzowania, ktorejkolwiek
z trzech wartosci uzytych na tym rysunku i nie ma tez uzasadnienia dla trak-
towania jej jako stalej uniwersalnej. Widzimy, ze dla gwiazdy o masie 1.5Mg
dopiero wtedy, gdy w wyniku ewolucji jej temperatura staje sie dostatecznie
niska. Warto$é aco,n ma maly wplyw na jasno$é gwiazdy, a znaczny promien i
temperature efektywna. W przypadku cienkich warstw konwektywnych tatwo
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Rysunek 10: Tory ewolucyjne na diagramach H-R i log p.
populacji I w fazie ciagu gtéwnego
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Rysunek 11: Zaleznosé czasu zycia gwiazdy w fazie ciggu glownego od masy

gwiazdy i przynalezno$ci populacyjnej. Dla populacji I przyjeto X
Z =0.02, a dla populacji II X = 0.756 i Z = 0.001. Linia pozioma (15
odpowiada aktualnej ocenie wieku wszech$wiata.
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Rysunek 12: Tory ewolucyjne dla modeli gwiazd z M =11 1.5Mg (X = 0.7,
Z = 0.02) dla roznych wartosci parametru drogi mieszania. Tory obejmuja tez
poczatek fazy po ciagu gléwnym

wyjasni¢ (prosze to zrobi¢ samodzielnie) dlaczego wieksza wydajnosé konwekeji
prowadzi do wyzszej temperatury efektywne;j.

14.2.4 Zasieg mieszania produktow reakcji jadrowych

Najpowazniejsza niepewnos$¢ w modelowaniu gwiazd o masach wigkszych niz ok.
1.1 Mg wiaze sie z oceng zasiggu mieszania poza granice jadra konwektywnego.
Jak byto powiedziane w podrozdziale 11.1.2, ten zasieg opisuje sie wyrazeniem
dover = aHp(Mcony). Rysunek 13 pokazuje jak wybor cover Wplywa na tory
ewolucyjne gwiazd. Warto$¢ 0 oznacza brak znaczacego przestrzeliwania, a
warto$¢ 0.2 jest dos¢ czesto wybierana, ale trudno znalezé dla takiego wyboru
dobre uzasadnienie. Inne skutki wyboru ay, = 0.2 to wydluzony czas zycia na
ciagu gltownym od 12% dla M = 20Mg do 17% dla M = 5My i powiekszong
mase jadra na poczatku fazy palenia helu odpowiednio od 19% do 21%. Wigksza
masa jadra helowego prowadzi wyzszej jasnosci i ma tez istotne skutki dla dal-
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Rysunek 13: Poréwnanie toréw ewolucyjnych dla modeli gwiazd z M = 5, 15
i 20Mg (X = 0.7, Z = 0.02) liczonych z mieszaniem poza granicg jadra z
liczonymi standardowo.

szej ewolucji gwiazdy. Wiedze o zasiegu mieszania poza granice uzyskujemy
droga poréwnania modeli z obserwacjami. Informacje satystyczna daje nam
poréwnanie szerokosci pasa ciaggu gléwnego. Dla indywidualnych gwiazd, osza-
cowanie i, jest mozliwe w przypadku gwiazd pulsujacych i sktadnikow uktadow
podwdéjnych. W pierwszym przypadku Zrédltem dodatkowych wiezéw na model
gwiazdy jest poréwnanie mierzonych i wyliczanych czestotliwosci. W drugim
pomiar masy i promienia gwiazdy oraz warunek réwnowiecznosci sktadnikow.

Problemem jest rozréznienie skutkéw przestrzeliwania z konwektywnego ja-
dra i mieszania spowodowanego rotacja. Wplyw obydwu efektéw na ewolucje
gwiazdy jest podobny.

14.3 Model Slorica

Od potowy lat 60-tych konstruuje sie standardowe modele Storica. Pierwotnym
celem bylo wyliczenie strumienia neutrin.
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14.3.1 Model standardowy

Konstrukcja opiera sie na standardowej teorii ewolucji gwiazd z uwzglednieniem
efektow dyfuzji i osiadania pierwiastkow. Uwzglednianie tych efektow jest in-
nowacja, wprowadzong w latach 90-tych, w $wietle wynikéw sondownia se-
jsmicznego. Podobnie jak w oryginalnej konstrukcji, nadal zaklada sie, ze
makroskopowe mieszanie pierwiastkow zachodzi tylko w otoczce konwektywne;j.
Nie uwzglednia sie tez zadnych efektow rotacji i pola magnetycznego.

Jako dane pomiarowe przyjmuje si¢ wartosci My, Ro, La, to=wiekowi
najstarszych meteorytow = 4.6 x 109 lat, (Z/X)phot 1 Wzgledne obfitosci pier-
wiastkow ciezkich. Nie uwzgledniam tu, niedawnej duzej, ale uwaznej za komtrow-
ersyjna redukcji obfitosci niektorych (zwtaszeza C, N i O) z tych pierwiastkow.
Dane te sg aktualizowane. Aktualizowane sg tez dane materialowe, p(p, T, X),
k(p, T, X) 1 przekroje czynne dla reakcji jadrowych.

O modelu wieku zero (¢t = 0) zaklada sie, ze jest chemicznie jednorodny
(oprocz He? , C i N). Wielkosci Y, Z i parametr w teorii miesznia (aon) dopa-
sowuje tak, by dla ¢ = tg dosta¢ L = Lo, R=Rg i Z/X = (Z/X)phot-

Przez ponad 20 lat niezgodnos$¢ pomiedzy wyliczanym, a mierzonymi stru-
mieniami neutrin, znana jako problem stonecznych neutrin, traktowana byta jako
wyzwanie dla teorii wewnetrznej budowy gwiazd. Konstruowane byty rozmaite
niestandardowe modele Storica dla ktorych wyliczany strumien byt zmniejszony
do obserwowanego poziomu. Najbardziej prawdopodobne wyjasnienia polegaty
na poszukiwaniu zjawisk prowadzacych do obmizaniu T, i podwyzszeniu X,
tak aby zachowujac strumien fotonéw i obnizyé strumieri neutrin o wysokich
energiach, ktéorych wzgledna produkcja rosnie z tempertura, Takie rozwiaza-
nia probleméw nazywano astrofizycznymi. Proponowane byly duze zmiany w
przekrojach czynnych reakcji jadrowych,

14.3.2 Model sejsmiczny

Od konica lat 80-tych, doktadne dane o czestotliwosciach wielkiej ilosci moddw
p utmozliwiaja szczegdtowe testowanie modeli Storica. Wyniki doprowadzity do
udoskonlenia modelu w ramach standardowej teorii ewolucji gwiazd.

U podstaw modelu sejsmicznego lezy zalozenie rownowagi hydrostatycznej i
to, ze model standardowy jest bliski rzeczywistodci. Oznaczamy

Ap(r) = pe(r) — po(r) (390)

Ap(r) = po(r) — po(r), (391)
gdzie wskaznik 0 oznacza odpowiednie wartosci w modelu, a A oznacza tu
réznice Stonce - jego model dla danej odleglosci od centrum. Kwadraty tych
réznic bedziemy zaniedbywaé. Oznaczmy jeszcze

Si_2p Ly (392)
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Wystepujaca tu wielko$¢é @ jest rowna 2/3 energii na jednostke masy tylko dla
gazu doskonalego (czego nie zaktadamy). Tu wazne jest tylko to, ze z definicji
@ o p/p. Dla gazu doskonalego (dobre przylizenie dla Stonica poza warstwami
jonizacji) mamy @ o< T/

Ze zlineryzowanego warunku réwnowagi hydrosatycznej mozna uzyskaé¢ row-
nanie rézniczkowe drugiego stopnia na Ap/p z niejednorodnoscia zalezng od
Au/u. Rozwiazaniem jest wyrazenie catkowe Ap/p. Skad tatwa droga do AM,.
iAp

Zwiazek roznic w parametréw modeli z réznicami czestotliwosciw kotowych
znajdujemy z wyrazenia (90). Zgodnie z zasada wariacyjna dostajemy

_ [ 6z - [AL(8x¢) — wiApdxoldix

A
n 2(4)0.[0

W rozdziale 4.1 podane sa jawne wyrazenia na L(dx) i I w fukcji dx i para-
metréw modelu. Tu, przypomnijmy tylko, ze I jest momentem bezwladnosci
modu, przy danej sredniej amplitudzie ér na powierzchni. Wspotczynniki w op-
eratorze AL(dx) mozna wyrazi¢, mozna wyrazi¢ poprzez Au, AT'y oraz para-
metry modelu standardowego, w do$¢ oczywisty choé¢ zawily sposob.
Korzystajac z réwnania stanu mozemy numerycznie znalezé¢ zalezno$é

1—‘1 = F1 (p7 p7Y)7

gdzie Y oznacza, jak zwykle, wzgledna masowa obfito$é¢ helu, Poniewaz I'; od-
chyla sie znaczaco od 5/3 tylko w chemicznie jednorodnych warstwach czesciowej
jonizacji wodoru i helu, to mozemy wyrazi¢ AT';(r) przez nieznana funkcje Aw i
liczbe AY. W ten sposob zasada wariacyjna pozwala na uzyskanie jawnego lin-
iowgo zwiazku pomiedzy tymi wielkosciami i réznicami czestotliwo$ci modow w
przyblizeniu adiabatycznym. Problem w tym, ze to przyblizenie nie jest dobre.
Na szczescie, z pomocg przychodzi nam pewna wazna wlasnosé oscylacji akusty-
cznych (modow p) i fakt, ze dysponujemy duzg iloscia z doktadnie zmierzonych
czestotliwosci. Zachowanie modéw p we wnetrzu wolno rotujacej gwiazdy zalezy
od czestotliwosci v = w/2m (obserwatorzy uzywaja tej wielkosci) i od stopnia ka-
towego £. Jednak w warstwach zewnetrznych, tam gdzie efekty nieadiabatyczne
sa duze, ta druga zaleznos¢ jest zaniedbywalna. Dlatego poprawka nieadiabaty-
czna do czestotliwosci powinna mieé postag,

(5 =7

Funkcje F(v) trzeba wyznaczy¢ z danych, a I dla kazdego z modow wyliczy¢ w
modelu standardowym.

Ostateczny wzér na réznice czestotliwosci Stonica i jego modelu mozna za-
pisa¢ w postaci

A YA F(v;
=Y :/ Koy Blde + Ky oy = EW) 5 (393)
v/ 0 Y ' 1;
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Rysunek 14: Wielko$é § na rysunkach nalezy rozumieé¢ jako A, a u jako .
(lewa strona) Wzgledne roznice czestotliwosci: mierzone-modelowe (adiabaty-
czne), dla modow akustycznych(n > 0) i fundamentalnych n = 0 réznych stopni.
Stala wzgledna roznica przy n = 0 wynika z réznicy promieni, ktora uwzgled-
niono w intepretacji réznic dla modoéw p. (prawa strona) wzgledna poprawka do
funkeji u o< p/p i poprawka do obfitosci helu w otoczce, AY wyznaczona z Av dla
modoéw p. Duze wartoéci w warstwach zewnetrznych wynikaja z niedostatkéw
w opisie konwekcji. Dodatnia wartos¢ AY i wartosci Av ponizej dna warstwy
konwektywnej interpretuje sie jako dowdd na mieszanie pierwiastkéow w tym ob-
szarze. Duze wartosci ponizej = 0.1 nie sa interpretowane z powodu znacznych
bledoéw systematycznych.

gdzie x = r/R, a J jest liczba zmierzonych czestotliwosci modow.

Jako dane traktujemy IC, ;(x), Ky,; i I;. Do wyznaczenia mamy funkcje
Aaﬁ (2), F(v) oraz liczbe AY. Ta liczba jest bardzo wazna, bo dostarcza jedynego
wiarygodnego wyznaczenia obfitosci helu w zewnetrznych warstwach Storica.
Istniejg rozne metody rozwiazywania problemu zdefiniowanego uktadem réwnari
catkowych (392). Dwie z nich zostaly wykorzystane do wyznaczenia %(z) i
AY pokazanych w prawej czesci rysunku 14, na podstawie réznic czestotliwosci
modéw z n > 0 pokazanych w jego lewej czesci.

Po znalezieniu Au, poprawki do p i p wyliczamy ze wzoréow (389-390). Zna-
jac AY mozemy wyznaczy¢ poprawke do temperatury w otocze konwektywnej,
ale nie w glebszych warstwach, bo tam p nie jest state. Roéznice pwrametréw
sa niewelkie, a kazdym razie duzo mniejsze niz dla modeli niestandardowych
prowdzacych do istotnej redukcji wyliczanego strumienia neutrin.

14.3.3 Rozwigzanie problemu neutrin

Heliosejsmologia dostarczyla waznego argumentu przeciwko astrofizycznym rozwigzan-
iom problemu neutrin. Niezleznego argumentu dostarczyly pomiary strumienia
neutrin wykonane z nowymi detektorami, uruchomionych na na przetomie lat
osiemdziesiatych i dziewieédziesiatych XX wieku. Wyniki pomiaréw prowad-
zonych do 1999 roku podsumowane sg w tabeli 3.

Najwigkszy deficyt obserwuje si¢ dla neutrin o posrednich energiach. Tego
nie da si¢ wymodelowa¢ obnizajac temperture stonecznego jadra czy modfikujac
prawdopodobieristwa reakcji. Tak wiec ten wynik eliminowat nie tylko astrofizy-
czne rozwiazanie problemu.

Problem stonecznych neutrin znalazt rozwigzanie w odejéciu od modelu stan-
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Tablica 3: Deficyt strumienia neutrin w réznych eksperymentach

Detektor Energia progowa stosunek

ve [MeV] pomiar/model *
GALLEX & SAGE 0.233 MeV 0.56 +0.05
Homestake 0.814 MeV 0.33 £0.03
Kamiokande & SuperK. ~ 6 MeV 0.48 +0.02

dardowego w teorii oddziatywarni elektro-stabych polegajacym na dopuszczeniu
skoniczonej masy spoczynkowej neutrin i zamiany ich rodzajow.

Potwierdzenie przyniosly pomiary strumienia réznych neutrin w dziataja-
cym od 2000 roku Sudbury Neutrino Observatory, w ktéorym detektorem jest
podziemny zbiornik zawierajacy 1000 ton ciezkiej wody. Rejestruje sie blyski
promieniowania Czerenkowa wywolane trzema rodzajami odddzialtywan neutrin.

2. Elastyczne rozpraszanie na elektronach (ES)

Ve +e€e —uvp+e

gdzie = (e, p, 7). Podlegaja mu wszystkie rodzaje neutrin, ale v, i v, rzadziej
niz v.. Detektor Kamiokande wykrywal tylko takie zjawiska.
1. Oddzialywanie przez prady neutralne (NC)

Ve +2D —='H +n + v,.
Podlegaja mu wszystkie rodzaje neutrin z rownym prawdopodobienstwem.

3. Oddzialywanie przez prady naladowane (CC)
Ve +°D —'H+'H + e
Podlegaja mu wytacznie v..
Wyznaczony stosunek strumieni
¢CC

T = 0.306 £ 0.026(stat.) & 0.024(syst.)

potwierdza ostatecznie, wyjasnienie problemu deficytu neutrin zamiana neutrin
elektronowych na inne rodzaje na drodze pomiedzy jadrem Storica a detektorem.
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