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Utrata masy przez gwiazdy

Dr Maciej KOZEOWSKI

. Gwiazdy nie sa wieczne. Czgé¢ z nich powstala wtedy,

gdy formowala si¢ nasza Galaktyka, inne rodza si¢ i w naszych
czasach gdzie§ w gestych oblokach materii miedzywiazdowej.
Masywniejsze sposrod gwiazd pierwszego pokolenia dawno

juz zdotaly wypali¢ swe paliwo jadrowe i po mniej lub bardziej
gwaltownych wydarzeniach konczacych ich zycie przestaty
$wieci¢. Mniej masywne nie zdazyly zgasnaé. Co wiecej,

sadzi sig, ze te, ktére powstaly jako lzejsze niz 0,7 Mg

(przez MO oznacza sie w astronomii mase réwng masie Slorica,
wynoszaceg 1,97-10%8 g), niewiele si¢ zmienily od czasu
uformowania si¢ przed kilkunastu miliardami lat i przez

caly czas palg spokojnie wodér w centrum. Jest jednak cos,

co pozwala odrézni¢ je od mtodszych gwiazd. Wilasciwie sa dwie
takie cechy. Jedna z nich sa wlaiciwosci kinematyczne,

a druga sklad chemiczny. Gwiazdy, o ktérych wiadomo,

Ze sy stare, skladaja si¢ w skrajnych przypadkach

w.99,9 procentach z wodoru i helu z niewielka domieszka
cigzszych pierwiastkow. Natomiast najmlodsze gwiazdy zawieraja
czasem az 3—4% pierwiastkow cigzszych niz hel. Jasne wigc,

ze od czasu powstania Galaktyki materia miedzygwiazdowa,

z ktorej wylaniajg si¢ nowo powstajace gwiazdy, wzbogacila
znacznie swoj sktad chemiczny. Moglo si¢ to staé tylko w jeden
sposob: przez utratg materii z gwiazd kofczacych swoje zycie

i to znaczng utratg, bo obejmujaca swym zasiegiem polozone
gleboko we wnetrzach gwiazd rejony, w ktérych na réznych
etapach ich Zycia przebiegaly przemiany jadrowe.

Gléwnych dostarczycicli produktéw nukleosyntezy do materii
migdzygwiazdowej trzeba upatrywaé w gwiazdach najbardziej
masywnych. Procentowo jest ich co prawda niewiele, ale maja
to do siebie, ze ewoluuja bardzo szybko, w kazdym razie

jak na kosmiczne skale czasowe. Z tego powodu wig, .za czgst
materii miedzygwiazdowej zdazyta juz zapewne wielokrotnie
znalez¢ sie we wnetrzach masywnych pwiazd, wzbogacajac

za kazdym razem swoj sklad chemiczny. Masywne gwiazdy
koricza zycie bardzo efektownie, wybuchajac jako gwiazdy znane
pod mianem supernowych. Wybuch jest prawdziwg katastrofg
w zyciu gwiazdy. Znaczna czgsé jej masy,.bogata w centralnych
regionach w hel i wegiel i dodatkowo jeszcze wzbogacana

w cigzkie pierwiastki przez rozmaite egzotyczne reakcje

jadrowe pobudzane w procesie samego wybuchu, rozlatuje sie
w przestrzen z olbrzymimi predkodciami przekraczajacymi

5000 kmy/s, by zmieszaé¢ si¢ z materia migdzygwiazdowa.
Najbardziej centralne warstwy, nie moggc przeciwstawié sie
poteznym sifom samograwitacji, zapadaja sie gwaltownie,

co zresztg jest przyczyna samego wybuchu. Na miejscu eksplozji
pozostanie gwiazda neutronowa, albo niezbyt masywna

czarna dziura, a niewykluczone, ze czasem zgola nic.

Gwiazdy o $rednich masach réwniez wczesniej czy pozniej
traca wigksza czgs¢ swojej materii, a §wiadczy o tym istnienie
-w przyrodzie biatych karléw oraz obserwacje obiektow
bedacych przynajmniej w czesci ich poprzednikami — jader
mglawic planetarnych. Droga prowadzaca od $wiezo narodzonej
gwiazdy do biatego karta da sig w swym ogélnym schemacie
stredci¢ bardzo krétko:
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W pewnych warunkach (patrz artykul

J. Stodéltkiewicza) materia miedzygwiazdowa moze
zostaé¢ skondensowana do tego stopnia, Zze dalej zapada
si¢ pod wplywem wlasnych sit grawitacyjnych.

W tym czasie gaz ogrzewa si¢ emitujac cze$é swojej
energii w postaci promieniowania maserowego

(patrz artykut T. Kwasta). Wewnegtrzna cze§é¢ chmury
juz po ok. milionie lat jest na tyle goraca, ze w jej
$rodku zaczynaja zachodzié reakcje termojgdrowe
(,,palenie” wodoru), co zatrzymuje zapadanie sie.

Po pewnym czasie gwiazda powoli ,,0siada” na tzw.
ciagu glownym, gdzie spedza wigksza czesé swego
zycia az do momentu, kiedy caly wodér w centrum
gwiazdy bedzie spalony i wytworzy sig¢ jadro helowe.
Jadro to powoli zapada si¢. Reakcje w centrum ustaja,
a pali si¢ tylko cienka warstwa wodorowa
przylegajaca do helowego jadra, przez co jego masa

i temperatura powoli rosna az do czasu, kiedy nastgpi
zaplon helu albo kiedy jadro stanie sie silnie
zdegenerowane. Degeneracja jest stanem materii,

w ktérym wazna role gra zakaz Pauliego (patrz
artykut J. P. Lasoty w Delcie 10/1978) i gdzie gestosé
i ciénienie nie zaleza od temperatury. Hel pali sig
tworzac wegiel. Reakcje znowu przenosza si¢

na zewnatrz, a pozbawione Zrédel energii jadro
kurczy si¢ pod wplywem wilasnej grawitacii.
Zewnetrzna otoczka gwiazdy staje sig w tym czasie
tak rozdeta, ze osigga nierzadko rozmiary kilkakrotnie
przewyzszajace odleglo$é od Ziemi do Stonca.
Gwiazdy w tym stanie nazywa si¢ nie bez racji
czerwonymi olbrzymami, a najbardziej okazale
spoérdd nich czerwonymi nadolbrzymami.

W tym stadium ewolucji, przed osiagnigciem

swoich maksymalnych rozmiaréw, gwiazdy zataczaja
charakterystyczne petle na diagramie
Hertzsprunga-Russella (okladka). Przechodzac
kilkakrotnie przez tzw. pas niestabilno$ci na pewien
czas zaczynaja pulsowaé stajac si¢ cefeidami.

Po kilku zaplonach kolejnych pierwiastkow

jadro moze staé si¢ niestabilne i nastgpuje jego
implozja, zwigzana z eksplozja zewngtrznej otoczki
gwiazdy. Jest to zjawisko supernowej. Otoczka zostaje
odrzucona tworzac tzw. mglawice planetarna,
natomiast jadro zapada si¢ tworzac gwiazde
neutronowa lub czarng dziure.

Jednak Zycie wigkszosci gwiazd koriczy si¢ w sposob
mniej dramatyczny. Kiedy temperatura jadra nie
pozwala na zapalenie si¢ kolejnej reakcji

Iub jest ono dostatecznie zdegenerowane,

zaczyna powoli stygnaé i zapada¢ sig, konczac

swoje zycie jako bialy karzel dopalajacy resztki
materii na swojej powierzchni. Niezalezno$¢ migdzy
jadrem i otoczka jest na tyle silna, ze gdyby otoczka
odplynela w przestrzen, to jadro zupelnie

by tego nie odczulo.

Astronomowie przypuszczaja, ze tak wlasnie dzieje si¢ na niebie
i ze bezposrednimi produktami rozpadu czerwonych olbrzymow
s3 mglawice planetarne. Przekonanie to nie jest bezpodstawne.
Jadra mgtawic planetarnych maja wlasciwosci swiadczace

i o tym, Ze sa tak geste jak biale karly, i o tym, Zze gléwnym
zrodiem ich jasnosci jest palaca sie tuz pod powierzchnia
warstwa materii, a resztki odplywajacej otoczki

czerwonego olbrzyma po prostu widac przez teleskop



W postaci gorgeej mglawicy otaczajgcej jadro. Ocenia sie,

ze masy mglawic planctarnych sa niewielkie, rzgdu 0,1 MD,
ale nie oznacza to, ze laczne ilodci wyrzuconej materii s3 tak
mafe, poniewaz widaé tylko to, co jest ogrzane przez jonizujgce
promienie obicktu centralnego. Cata reszta ukrywa sig

w mrokach przestrzeni i o tym, Ze tak jest rzeczywiscie,
zadwiadczy poréwnanie mas gwiazd zaczynajacych ewolucje

z masami jej produktéw: masy biatych kartéw nie moga byé
wicksze niz 1,4 Mg, co wynika z przestanek teoretycznych

i znajduje swe potwierdzenie w obserwacjach.

Nasuwa si¢ pytanie: czy wyrzucenie otoczki czerwonego
olbrzyma jest wydarzeniem jednorazowym w Zyciu gwiazdy,
czy tez procesem trwajacym powoli i przez dluiszy czas?
Drziesigé lat temu przedstawiono argumenty za tym,

Ze moze to byé zjawisko jednorazowe. Nasiepowaloby ono

w wyniku dynamicznego rozhustania si¢ otoczki, bowiem
Zmagazynowana w niej energia cieplna wystarcza, aby nadac jej
predkosci potrzebne do wyniesienia jej dowolnie daleko.
Rzecz tylko w tym, w jaki sposob zamieni¢ energig cieplna
na mechaniczng. Nawiasem mowiac, predkoscei ucieczki

z powierzchni czerwonego olbrzyma sa ciggle niemale,
pomimo jego rozdecia, bo rzedu kilkudziesigciu kilometréw
na sekundg. Obecnie gromadzi sig coraz wigkszy materiat
obserwacyjny §wiadczgcy o tym, Ze proces utraty masy

trwa dlugo i powoli i co wigeej, ze jest zjawiskiem
powszechnym, obejmujacym swym zasiggiem w mniejszym

lub wigkszym stopniu wigkszoéé gwiazd, takie i te, w ktérych
materia musi rozpedzi¢ sie do predkosci tysigea kilometréw
na sekunde, aby pokonaé¢ przyciaganie grawitacyjne
macierzystej gwiazdy.

Obserwacje bezposredniej utraty masy z czerwonych olbrzymow
zostaly zapoczatkowane w 1956 roku odkryciem A. Deutscha

Z obserwatorium Mt. Wilson, o ktérym to odkryciu warto
powiedziet kilka siéw. Deutsch obserwowatl spektroskopowo
uklad gwiazdy a Herculis, skladajacy sie z czerwonego
olbrzyma i odleglego od niego o 4,7 sekundy tuku zéltego
towarzysza. Obserwacje Zz6ftego skladnika doprowadzily

do wyodrebnienia w jego widmie dwu ukladéw linii

o periodycznie zmieniajacych sig z niewielka amplituda
diugoéciach fali. Interpretacja tej wlasciwoéci doprowadzifa

do stwierdzenia, ze sktadnik ten jest rowniez podwéiny,

a przesunigcia linii sg3 dopplerowskim odbiciem ruchu jego
komponentéw wokol wspdlnego srodka masy. Nie bylo w tym
jeszcze nic szczegblnego, bo takie wielokrotne uklady nie sa
rzadkoscia wirdd gwiazd. Ciekawe natomiast byly waskie linie
absorpcyjne, widoczne zaréwno w widmie czerwonego olbrzyma,
jak i w widmie z6ltej gwiazdy. Najbardziej interesujace bylo
to, ze nie braly one udziatu w dopplerowskim ruchu widma
ciasnej pary, z czego natychmiast wyplywat wniosek, ze powstaja
na drodze pomiedzy ukladem a obserwatorem. Dokladniejsza
analiza materialu obserwacyjnego pozwolita stwierdzié,

Z¢ frodiem linii jest materia wyplywajaca z czerwonego
olbrzyma z predkoscia 20 km/s i w tempie 3.10-8 M /rok.

Od czasu pionierskiego odkrycia Deutscha opracowano nowe
techniki obserwacyjne, rozciaggnigto dziedzing obserwacji
chtodnych gwiazd na podczerwien i mikrofale. Odkryto
produkowane przez czerwone olbrzymy pyly grafitu i silikatéw
oraz molekuly objawiajace swe istnienie efektem maserowym,
przepompowujacym schwytana w rézny sposéb energig

do promieniowania o pewnych uprzywilejowanych
diugoéciach fali. Udalo sig stwierdzi¢, ze tempo utraty masy
ro$niec wraz ze stopniem rozdegcia gwiazdy. Powszechnosici
utraty materii przez wszystkie chtodne gwiazdy dotychczas
jeszcze nie ogloszono, ale kto wie, czy za kilka lat

do tego nie dojdzie.

Czerwone olbrzymy nie sa jedyna klasa gwiazd tracacych

w sposob ciggly materig. Jej intensywny wyplyw, siggajacy

do 10—4 M- /rok, obserwuje si¢ takZze wéréd masywnych,
goracych, jasnych gwiazd. W wigkszosci sg to miode gwiazdy,
ktére powstaly zapewne nie dawniej niz przed kilku milionami
lat, ale sa wérdd nich i bardziej zaawansowane wiekiem,

o nienormalnym skiadzie chemicznym, prawie zupelnie
pozbawione wodoru, za to bogate w hel, tzw. gwiazdy
Wolfa-Rayeta. Cickawe, ze utrate masy z goracych gwiazd
odkryto jeszcze w latach trzydziestych, ale wigkszos¢ odkryé

i wyznaczefi w tej dziedzinie pochodzi z ostatnich lat.

Powdd jest prosty: gwiazdy te sa gorace i maja jeszcze bardziej
gorace otoczki, promieniujace najchetniej w ultrafiolecie,

za$§ badania w dalekim ultraficlecie mozna wykonywaé tylko
spoza atmosfery ziemskiej przy uzyciu rakiet

i sztucznych satelitéw Ziemi.

Przyczynek do przemyslen nad powszechnoscia utraty materii

z gwiazd daly ostatnio wyznaczenia mas niektorych pojedynczych
zaawansowanych wiekiem gwiazd, znacznic nizsze

od wspomnianych na poczatku granicznych 0,7 M.

I tak masy tzw. cefeid karlowatych s3 szacowane

na poziomie 0,2--0,25 M -, za$ masa Aldebarana (a Tauri)

na 04 Mg. Gdyby to byly skladniki uktadéw podwdjnych,

to nie nalezaloby sig niczemu dziwi¢, bowiem w ukladach
podwojnych, a szczegdlnie ciasnych, mozliwe jest wszystko.

W tym przypadku, o ile przyszie obserwacje potwierdza
wiarygodno$é¢ tych wyznaczen, oznaczaloby to silna utratg masy
z gwiazd, ktére nie sa ani bardzo jasne, ani bardzo rozdgte

i w dodatku lekkie.

Do kompletu gwiazd tracacych mase wypada na zakoficzenie
dolaczyé Slofice z jego wiatrem stonecznym. Wiatr stoneczny
niesie bardzo mato masy, zaledwie dwukrotnie wigeej niz ilos¢
wypromieniowywana w postaci energii §wietlnej (E = m-c2),

ale zrozumienie mechanizméw decydujacych o jego istnieniu
(wiadomo, ze bardzo skomplikowanych) jest bardzo wazne.
Niewykluczone bowiem, Ze przyczyny utraty masy

na znacznie wigksza skalg, szczeg6lnie wiréd chlodnych
gwiazd, moga byé podobne jak w przypadku wiatru stonecznego.
Wirdéd goracych gwiazd mechanizmy sa zapewne inne,

ale zamiast o tym pisa¢, skwitujmy to stwierdzeniem,

Ze ciagle na ten temat za mato wiadomo.

Uktad potrdiny o Herculir,



