Czas w ewolucji gwiazd
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Przystowiowa niemal niezmienno$é¢ gwiazd jest w rzeczywistosci
tylko pozorna. W ciggu swego zycia gwiazdy doznaja wielu
istotnych zmian w swej budowie i przechodza przez roine,
wyraznie odmienne, fazy ewolucyjne. Ich odtworzenie jest
zadaniem teorii budowy i ewolucji gwiazd. Ten wazny dzial
dzisiejszej astrofizyki jest oczywiscie zbyt obszerny, by mozna go
bylo przedstawi¢ wyczerpujaco w krotkim artykule. Jednak

u podstaw naszej wiedzy o gwiazdach leza pewne ogéine,

a zarazem proste zasady, pozwalajace na uzyskanie wielu
istotnych wnioskoéw bez odwolywania sie do jakichkolwiek
rozwazan szczegblowych.

Pierwszym pojeciem, nad ktérym warto jest zastanowi¢ sie nieco
glebiej, jest pojecie rOwnowagi gwiazdy. Pomijajgc w tej chwili
pytanie jak powstaja gwiazdy i jakie procesy doprowadzily

do ich obecnej postaci, ograniczmy sig¢ do oczywistego faktu
obserwacyjnego, ze zdecydowana wigkszos¢ znanych nam
gwiazd znajduje sie w stanie robwnowagi. Podanie warunku,
ktorego spelnienie jest konieczne, aby gwiazda mogla w sposob
trwaly zachowywac swe rozmiary, jest stosunkowo proste

i wynika z nastepujacego rozumowania. Materia tworzaca
gwiazde znajduje si¢ we wlasnym polu grawitacyjnym. Inaczej
mowigc, na kazdy element materii gwiazdy dziala sila cigzenia
pochodzaca od innych jej czeéci i skierowana ku srodkowi
gwiazdy. Wyobrazmy sobie teraz slup materii rozciagajacy sie
od pewnej glebokosci az do powierzchni gwiazdy. Poniewaz

na kazda czastke materii tego slupa dziala przyspieszenie
grawitacyjne, ma on pewna wage, a tym samym wywiera pewne
cisnienie na materi¢ znajdujaca si¢ pod nim. Warunek rownowagi
wymaga, by slup ten ani nie tona}, ani nie byl wypierany

ku gorze. Bedzie on spelniony, jezeli cisnienie materii

u podstawy stupa dokladnie zrownowazy ciSnienie wywierane
przez stup. Nasze rozumowanie mozemy posunaé dalej,
przyjmujac teraz umowng dolng granice slupa na nieco wigkszej
glebokosci. Dzigki tej myslowej operacji stup przybral nieco

na wadze, co jednocze$nie oznacza, ze dla jej zrGwnowazenia
konieczne jest nieco wigksze cisnienie. Wykonujac jeszcze jeden
taki krok w glab stwierdzimy, ze ci$nienie w warstwach jeszcze
glebszych musi by¢ jeszcze wigksze itd. az do $rodka gwiazdy,
gdzie cisnienie musi by¢ najwieksze, poniewaz musi zrownowazyé
cigzar najwickszego stupa.

W tak prosty sposob doszlismy do waznego, a zarazem ogolnego
stwierdzenia, ze kula gazowa, jaka jest gwiazda, moze znajdowaé
si¢ w stanie rownowagi, zwanej dokladniej rownowaga
hydrostatyczna, jezeli ciSnienie gazu wzrasta w odpowiedni
sposob od powierzchni do $rodka, czyli mowiac inaczej — jezeli
istnieje w niej odpowiedni gradient ci$nienia. Istnienie gradientu
cisnienia musi pociaggaé za soba wytworzenie si¢ jednoczesnie
gradientu temperatury. Jest to konsekwencja praw
termodynamicznych rzadzacych przemianami gazowymi. Nie
bedziemy ich tu omawia¢ dokladniej, lecz odwolamy sie do
pewnej prostej analogii znanej z zycia codziennego. Kazdy,

kto kiedykolwiek pompowal opong samochodowg lub
rowerowa, wie, ze sprezaniu gazu przez tlok towarzyszy zawsze
wzrost temperatury gazu i dopiero straty ciepla w wyniku
przewodnictwa powoduja stopniowe zréwnanie sig jego
temperatury z otoczeniem. Poniewaz przewodnictwo cieplne
materii gwiazdowej jest do zaniedbania, z dobrym przyblizeniem

mozemy przyjac, ze gazowa materia doznaje przemian bez
strat energii (przemiany takie nazywamy adiabatycznymi).

Zeby analogie nasza uczynié jeszcze blizsza warunkow
panujacych w gwieZdzie, wyobrazmy sobie, ze z jakichs
powodow materia znajdujaca si¢ u podstawy rozwazanego
poprzednio stupa obnizyla nieco swoja temperaturg (bez
zmiany gestosci materii). Zgodnie z rOwnaniem stanu gazu
doskonatego oznacza to niewielkie zmniejszenie sig ciSnienia.
Znajdujacy sie nad ta warstwa stup materii gwiazdowej opadnie
wigc nieco pod wplywem swego cigzaru i odegra dokladnie
taka samag role, jak przesuwany przez nas tlok pompki
Towerowej.

Widzimy wiec, ze ukiad gazowy (gwiazda) bedzie pozostawal

w stanie robwnowagi hydrostatycznej, jezeli ci$nienie

i temperatura beda odpowiednio wzrasta¢ od powierzchni

do $rodka. Istnienie gradientu temperatury w obszarze gwiazdy
pociagnie za soba zjawisko przeplywu promieniowania.
Dlaczego tak sie dzieje, fatwo zrozumiemy przypominajgc
sobie, ze materia o temperaturze wyzszej od zera bezwzglednego
jest zawsze Zrédlem promieniowania (ktore w zwigzku z tym
nazywamy promieniowaniem termicznym). Laczna energia tego
promieniowania jest w przypadku tzw. ciala doskonale
czarnego (jakim w przyblizeniu jest materia gwiazdy)
proporcjonalna do czwartej potegi temperatury. Cialo o wyzszej
temperaturze wysyla wiec w jednostce czasu odpowiednio ;
wigcej promieniowania niz cialo o temperaturze nizszej.
Podobnie w gwiezdzie warstwa lezaca blizej Srodka i majgca
wigksza temperature wysyla w jednostce czasu nieco wigcej
kwantow promieniowania niz warstwa chlodniejsza, lezaca
bardziej na zewnatrz. Poniewaz kwanty poruszaja sie swobodnie
we wszystkich kierunkach, z warstwy goretszej przeplywa do
warstwy chlodniejszej wigcej kwantow niz w kierunku
przeciwnym. Poniewaz wskutek istnienia gradientu temperatury
gwiazda sklada sie z wielu warstw o temperaturach malejacych
od srodka ku powierzchni, z gwiazdy wyplywa bezustannie
pewien strumieri promieniowania, bezpowrotnie tracony na
powierzchni.

Zasadniczym problemem, stojacym przed gwiazda w ciagu
calej jej ewolucji, jest znalezienie zrodia energii, ktore pozwalaloby
na uzupelnienie strat wywolanych przez promieniowanie.
Wydajnos¢ Zrodia, z ktorego gwiazda w danym momencie
korzysta, jest glownym czynnikiem okre$lajacym szybkosé
zachodzacych w niej zmian, czyli tzw. skalg czasowa ewolucji
w danej fazie. W zasadzie gwiazda ma do dyspozycji dwa zrodla
energii: energie grawitacyjng i energi¢e przemian jadrowych.
Sposob, w jaki wykorzystywana jest energia grawitacyjna, jest
zrozumialy juz w $wietle tego, co mowiliSmy wyzej o materii
gwiazdowej Sciskanej przez znajdujacy si¢ nad nia stup warstw
wyzszych. Utrata energii przez promieniowanie oznacza
niewielkie ochlodzenie si¢ materii, a tym samym obnizenie si¢’
ci$nienia. Nie podtrzymywany teraz z dostateczna silg stup
natychmiast przesuwa sie nizej wykonujac pewna prace
konieczng do ponownego $ciSnigcia i ogrzania gazu. Praca ta
jest oczywiscie wykonywana na koszt energii potencjalnej stupa
znajdujacego sie w polu przyciagania gwiazdy, czyli mowiac
inaczej, na koszt energii potencjalnej materii gwiazdy.
Bezustanne straty promieniste gwiazdy beda wige powodowaé
powolne jej kurczenie sig.

Czas, przez ktory gwiazda moze dysponowaé tym Zrodlem
energii, mozna — przynajmniej co do rzedu wielkosci —
oceni¢ stosunkowo prosto. Przyjmujac dla uproszczenia,

.



Ze materia gwiazdy znajduje sie w potencjale GM|R, gdzie G
jest stalg grawitacji (G = 6- 10~® w jednostkach cgs), M —
masa (w g) i R — promieniem (w cm), catkowita energia
potencjalna begdzie rowna (GM/R)- M = GM?*|R. Oznaczajac
przez L ilo$¢ energii wysylanej przez gwiazde w jednostce czasu,
czas Swiecenia na koszt energii grawitacyjnej otrzymamy

dzielac poprzednia wartos¢ przez L, czyli GM?/RL.
Podstawiajac do tego wzoru np. odpowiednie wartosci dla
Storica (M =2-10 g, R=7-10%cmi L = 4-10°3 ergéw/
dostajemy 30 milionow lat. Inaczej mowiac, gdyby Slorice,

tak jak je widzimy obecnie, pokrywalo swoje straty
promieniste z zapasow zawartych w polu grawitacyjnym,
wowczas czas jego zycia w takiej fazie ewolucyjnej bytb;

budowy, zwiazane chociazby ze stopniowa zmiang skladu
chemicznego. Nie zmienia to jednak naszego zasadniczego
wniosku, ze korzystanie ze zrodet jadrowych jest dla gwiazdy
tysigce razy efektywniejsze niz odwolywanie si¢ do zapasow
energii grawitacyjnej. W przypadku gwiazd znajdujacych si¢
w tych fazach ewolucji uplywajace miliardy lat wywoluja w ich
budowie mniejsze zmiany niz zaledwie setki tysigcy lat w fazach
urczenia si¢ grawitacyjnego.

zyciu gwiazd zdarzaja si¢ jednak okresy bardzo szybkiej
ewolucji. Dzieje si¢ tak wowczas, gdy z pewnych powodow
dne z wymienionych wyzej Zrodet gnergii nie moze zostac¢

mierzony w dziesiatkach millonow lat. Skale czasowa,
okreslona przez procesy nergii potencjalnej na
termiczna materii gwia (ktdrado energia jest nastepni
zrodlem energii promienistej)-nazywamy termiczna s

rgi

ewolucji.
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Zwroémy uwage, z orzystani ne, odla
energii gwiazda pl iczn ¢j struktury: materi
skupia sie coraz bar poblizu srodka. Poniewaz
calkowita masa nie ulega zmianie, przyspieszeni W il
wzrasta, a tym samym wi#rasta ciezar wars
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cisnienia i temperatury, rezult rowa
temperatury w srodku gwiagdy. Z yczaj zj
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jakim sa reakcje jadrowe.

orzystane. Przez faze takg praktycznie wszystkie
chodza w trakcie swyc rodzin z kurczacych sig
obloko aterii miedzygwiazdowej ok, ktory wskutek
pewnych nie wyjasnionych jeszdze do konca procesow zaczyna

za a¢ Sie w przyszilg gwiazde, osunkowo niska
peratyre 1'sklada sie glownie ru w postaci atomow
i teczek.oraz tu. Towa rczeniu si¢ obloku
elanie enérgii gra’ 3 ost temperatury
terii i jej ciSnienia: ak ci$nignie zdofa zahamowac
tecznie tendencje do zmniej Ow, temperatura
Z S powyzej tysiaca kelwind tej temperaturze

ynaja ulega¢ rozbiciu na poszczegolne
nigcia z zewnatrz energii rownej
bloku pojstwia sie ,.zlew” energii,
adza wydzielang energig
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ac j ewngtrznych. W duzym

przyblizeniu Il'lO y firzyja¢, ie wa y te spadaja swobodnie
Z fizyki jadrowej wiemy, we wiasnym polu graw. iny, o ewolucji obloku jest
wszystkie reakcje jadrowe p praktycznieéélo ne p dnego spadku materii.
syntezy pierwiastkéw corad to ciezkzydh, a ‘ Czas ten definiuje tzgl dyiia lg ewolucji. Jej ocena
zelaza (synteza pierwiastkdw cigzszycll od a p ma;zl wzgl':"%“ HEL niedokladna
dostarczenia energii z zewnatrz i a (pfzyspieszenia grawitacyjnego
energetycznie niekorzystna). Reakkje takie E,n 20 oku. Pewne oceny prowadza
przebiega¢ tylko w bardzo wysokigh| t ¥ np/{dlafebloku, z ktorego powstato
energia ruchu poszczegdlnych jader jest wysta n byt u zaledwie 100 lat.
przezwycigzenia elektrostatyczne d
ladunkow dodatnich. Na pryklad|wy olu¢yjnej moze byé wybuch
w hel zaczyna zachodzi¢ pray te , Zrodia jadrowe energii wyczerpuja
milionow stopni, za$ przemiana hel two iem|zelaza. Gwiazdy
temperaturach okolo stu mi sto , kt ly wytworzy¢ w swych
o ktorych mowa, energia jdst iela ytk — e, staj obliczu energetycznego
masy reagujacych czastek, adrpwal ponowni .|Odwota i Otki czas do energii grawitacyjnej
przychodzi nam z pomo a lgcz ubyte! | i dojni le :F s i materii zelaznej.
zZwigzany ze stopniowa miang 3 1 ci$nie emperatury
az do zelaza, na 0,008. t sty posi energie termiczng
poczatkowe) masy M wo zel ieli sie 0,008 Mc? do ponownego rozbijania ja czastki elementarne.
energii (rozpoznajemy tu znan; or Eipste Wi j n jawiad siel,,zlew’] engrgiid znowu zaczyna jej brakowaé

rownowaznos¢ masy i energii). P

czasowa ewolucji w fazach, gdy gwiazda czerpie swa energie
ze trodel jadrowych, otrzymamy dzielac t¢ wartos¢ przez L.
Wstawiajac dla przykladu odpowiednie wartosci dla Storica
dostajemy okolo 100 miliardow lat. Tak okreslony czas
nazywamy skalg jadrowa.

Uzyskanej liczby nie nalezy jednak traktowa¢ zbyt doslownie.
Oczywiscie gwiazda ma mala szans¢ zamieni¢ sig calkowicie
w gwiazde zelazng. W przypadku Slofica i innych gwiazd

o masach mniejszych od kilkudziesigciu mas Storica reakcje
najprawdopodobniej nigdy nie zajda tak daleko. Nawet
pierwsza z reakeji, przemiana wodoru w hel, nie zdola wyczer
calego zapasu wodoru. Rowniez korzystanie z reakcji
jadrowych wywola we wnetrzu gwiazdy istotne zmiany
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0 iskach,
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nych. Gwiazda zapada sig.
onigwaz jednak jadro skupia w sobie stosunkowo duza masg
i majstosunkowo matle rozmiary, przyspieszenie grawitacyjne
t ogromne i proces zapadania si¢ przebiega w skali ulamkow
undy. W tak krotkim czasie obiekt, ktory byl dosé
czdjna gwiazdg, moze zmienic sig w twor tak osobliwy,
neutronowa lub czarna dziura.

a zakonczenie wypada jeszcze raz podkreslic, ze przytoczone
iczby nie.maja charakteru ,,dokladnego™. Ich znaczenie

polega dokladnosci. Stanowig one jednak znakomita
ilustracje czesto sto

anej w astrofizyce metody uzyskiwania
bardzo prosty znaczacych informacji
ch dokladne przesledzenie jest jednym
zadari wspolczesnej astronomil.
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