
Gwiazdy nie sa biernymi swietlnymi kulami. Wszystkie zmieniaja sie, niektóre bardzo szybko,
inne bardzo powoli. Ich jasnosci, rozmiary i temperatury ulegaja w trakcie ewolucji znacznym
zmianom w zakresie wielu rzedów wielkosci. Nawet masa powaznie sie zmienia. Rzeczywiscie,
skoro typowa gwiazda ma stac sie bialym karlem lub gwiazda neutronowa (które stanowia
ostatnie stadia zycia gwiazd), to musi utracic wielka ilosc swojej poczatkowej masy, poniewaz
oba te typy gwiazd naleza do malo mlsywnych. Najbardziej namacalnym skutkiem tej utraty
masy jest samo istnienie Czytelników tego artykulu. Nasze ciala zbudowane sa wszak z "odpadów"
wyrzuconych przez stare gwiazdy w przestrzen miedzygwiazdowa. W ten sposób gaz, z którego
powstalo Slonce i jego pianety, wzbogacony zostal w ciezkie pierwiastki, jak wegiel, tlen, zelazo
itd., powstale w wyniku reakcji jadrowych zachodzacych we wnetrzu jakichs, dzisiaj
przygaslych juz lub martwych gwiazd.

Supernowe sa najdrastyczniejszym przykladem wyrzucania materii przez gwiazdy. Jednak zjawisko
utraty masy nie ogranicza sie do tak katastroficznych wydarzen i moze wystepowac - jak
w przypadku Slonca - w postaci tzw. wiatru gwiazdowego. Gdybysmy sledzili zjawisko utraty
masy w trakcie ewolucji gwiazdy, stwierdzilibysmy, ze w jej poczatkowej fazie utrata masy jest
ujemna, czyli masa gwiazdy poczatkowo rosnie - w miare formowania sie jej z rozproszonego
gazu miedzygwiazdowego. Na tym wczesnym etapie zycia glównym zródlem energii gwiazdy jest
zamiana energii grawitacyjnej kolapsujacego gazu na cieplo. Gdy protogwiazda zapada sie, prawo
zachowania momentu pedu wymusza jej rotacje. W wyniku tego materia zostaje skierowana ku
równikowym obszarom protogwiazdy tworzac po drodze dysk. Na tym etapie zycia gwiazdy
utrata masy moze zachodzic tylko z obszarów biegunowych, poniewaz akrecja powstrzymuje
jakikolwiek wyplyw z pobliza równika. I rzeczywiscie, u niektórych bardzo mlodych gwiazd,
zwanych gwiazdami typu TTauri, taki biegunowy wyplyw zostal zaobserwowany w postaci
dwóch stozków materii wyrzucanych z obu obszarów biegunowych.
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Mglawica planetama NGC 7293 w Wodniku.
Akrecja jest to spadek materii na cialo centralne (np. gwiazde) pod wplywem jego pola grawitacyjnego. W zaleznosci

od tego, czy materia spadajaca ma moment pedu czy nie, rozrózniamy akrecje przez dysk lub akrecje sferyczni!'

Niekiedy akrecja zostaje powstrzymana. Wtedy cisnienie promieniowania gwiazdy rozprasza
, wiekszosc gazu i pyluW plaszczyznie równika. W niektórych przypadkach czesc materii dysku

moze skupic sieW wieksze masy, które ewentualnie ulegna skondensowaniu w planety, jak stalo
sie to w przypadku naszego Ukladu Slonecznego.

Wyplyw materii z okolic biegunowych

powstajacej gwiazdy.

\Viatr sloneczny powoduje znieksztalcenia

magnetosfery Ziemi.

Nastepna faza zycia gwiazdy jest stosunkowo spokojna. Ewolucja postepuje powoli w czasie
wielu milionów lat (miliardów w przypadku normalnej gwiazdy, jak nasze Slonce). Gwiazdy na
tym etapie ewolucji traca mase w tempie stosunkowo wolnym, z natezeniem zblizonym do
natezenia wiatru slonecznego. Slonce traci 10-13 swojej masy rocznie wskutek tego wiatru, co
jest znacznie mniej niz masa zuzyta w reakcjach termojadrowych we wnetrzu Slonca. Czasami
w okresie maksimum aktywnosci wieksza porcja jonów w postaci pochodni i protuberancji bywa
wyrzucana wraz z wiatrem slonecznym, co powoduje zaburzenia w ziemskiej jonosferze i pasach
Van AlIena. Skutki tego zjawiska sa odczuwane jako zaklócenia odbioru radiowego lub
pojawianie sie zÓrz polarnych.

Ziemia jest otoczona pasami radiacyjnymi (Van Allena), czyli obszarem, w którym gwaltownie wzrasta koncentracja

naladowanych czastek. Czastki te sa uwiezione w polu magnetycznym Ziemi, poruszaja sie miedzy biegunami

magnetycznymi, najbardziej skoncentrowane sa w poblizu równika magnetycznego Ziemi.

D. Reimers, niemiecki astrofizyk z Kilonii, zauwazyl, ze istnieje wyrazna korelacja miedzy
tempem utraty masy (obliczonym dla wielu rozmaitych gwiazd) a jasnosciaL, przyspieszeniem
grawitacyjnym na powierzchnig i promieniem R. Zwiazek ten moze byc zapisany w postaci
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gdzie M i 1\1 oznaczaja odpowiednio mase gwiazdy i tempo utraty masy. WielkosciL, g, R, M sa
.wyrazone w jednostkach slonecznych, aM w masach Slonca na rok. Zaleznosc ta dowodzi, ze
w miare ewoluowania gwiazdy poza ciag glówny (jest to obszar na wykresie zaleznosci miedzy
jasnoscia i temperatura zajmowany przez gwiazdy znajdujace sie w stabilnej fazie swojego zycia),
ku wiekszym jasnosciom, tempo utraty masy rosnie. Zatem na etapie czerwonego olbrzyma lub
nadolbrzyma (o masie poczatkowej równej kilku masom Slonca) tempo utraty masy jest juz
calkiem pokazne. Czerwone nadolbrzymy (gwiazdy typu M) traca mase przecietnie w tempie
10-6 Mo/rok. ZakonCzeniu fazy czerwonego olbrzyma towarzyszy gwaltowna utrata masy
pociagajaca za soba utworzenie mglawicy planetarnej lub wybuch supernowej.

Zjawisko supernowej jest stosunkowo rzadkie, dotyczy tylko gwiazd o masie poczatkowej bardzo
duzej (> 10 MO) lub bardzo malej« 0,5 MO). Gdy gwiazda jest skladnikiem dostatecznie
ciasnego ukladu podwójnego, przeplyw masy miedzy skladnikami moze nieco zmienic sytuacje.
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Diagram HR z zaznaczonymi obszarami
o stalym tempie wyplywu masy z gwiazd

(w kólkach podane jest log(M/(MO/rok))).
Najbardziej znane typy gwiazd o silnym
wietrze zaznaczone sa w owalach (Of -
jasne, bardzo gorace gwiazdy typu
widmowego O; WR-gwiazdy
Wolfa-Rayeta). \
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Z kolei wytworzenie mglawicy planetarnej zachodzi czesciej i jest wynikiem wyrzucenia kilku
dziesiatych masy Slonca, przy czym reszta gwiazdy staje sie czasem bialym karlem. Taki jest los
wiekszosci pojedynczych gwiazd o masach od jednej do kilku mas Slonca. Natomiast gwiazdy
masywne, które maja zarazem duze jasnosci (ponad 10 ()()()jasnosci Slonca) staja sie goracymi
nadolbrzymami o temperaturze powierzchniowej rzedu10000K. Cisnienie promieniowania

. w atmosferach tych gwiazd jest czynnikiem znaczacym i u gwiazd typu PCygni czy Wolfa-Rayeta
powoduje utrzymujace sie pr~ez dlugi czas wysokie tempo utraty masy(> 10,-6 Mo/rok).

Tzw. gwiazdy Be sa goracymi, jasnymi gwiazdami typu widmowego B i wedlug wszelkich oznak
otoczonymi przez dysk materii wyrzuconej prawdopodobnie glównie z obszarów równikowych.
Dysk moze równiez powstac wokól glównego skladnika w ciasnym ukladzie podwójnym jako
wynik utraty masy przez wtórnego olbrzyma. W tym wiec przypadku utrate masy powoduje
rozpraszanie materii skladnika wtórnego. Dodatkowo moze nastapic wyplyw n;lasy (z dysku
akrecyjnego lub z powierzchni któregokolwiek skladnika gwiazdy podwójnej) calkiem poza uklad,
w przestrzen miedzygwiazdowa ..

Mechanizmy

Jest ich kilka. Jakikolwiek z nich, aby byc dostatecznie wydajny, musi zapewnic dostarczenie
gazowi energii w ilosci umozliwiajacej ucieczke z pola grawitacyjnego gwiazdy. Wazne jest tez
miejsce w atmosferze gwiazdy, gdzie taki mechanizm zaczyna dzialac, poniewaz gestosc materii
w tym miejscu okresla ilosc utraconej masy, a zatem wydajnosc mechanizmu.

Najwydajniejszym sposobem odrzu·~ania mlSY jest wybu~h, jak w przYPldku supernowych.
W sytuacjach bardziej zwyczajnych istotne sa inne mechanizmy, np. cisnienie promieniowania
lub ruchy falowe, wliczajac w to fale uderzeniowe oraz fale z udzialem ppla mlgnetycznego,
zwane falami Alfvena. W przypadku cisnienia promieniowania fotony pochodzace z gwiazdy
dostarczaja ped i energie wyplywajacej mlterii. Mechanizm ten jest znacznie wydajniejszy, gdy
materia jest w postaci pylu, poniewaz ziarna pylu maja duzy przekrój czynny i dlatego latwiej
absorbuja ped fotonów niz czastki gazu ..

Wiatr sloneczny równiez jest napedzany cisnieniem promieniowania, chociaz atmosfera Slonca
jest zbyt goraca, by mogly w niej powstac ziarna pylu. Dlatego tez: wiatr sloneczny jest
wzglednie slaby. Istnieje graniczne tempo utraty masy, gdy jego przyczyna jest wylacznie
cisnienie promieniowania. Granica ta zostaje osiagn~ta, gdy fotony opuszczajace gwiazde
przekazuja caly ped wyplywajacej materii. Spelniony jest wtedy zwiazek

L/c = Mvoo,

gdzie L oznacza jasnosc gwiazdy,M tempo utraty masy, zas c ivoo to predkosc swiatla
i wyplywajacej materii (w duzej odleglosci od gwiazdy). Mozna pokazac, ze tempo utraty masy
moze osiagnac jedynie drobny ulamek wartosci granicznej, jezeli promieniowanie dostarcza
energii strumieniowi materii ponizej pewnej krytycznej powierzchni w atmósferze gwiazdy,
zwanej "punktem Parkera". Jest nia powierzchnia, na której predkosc dzwieku jest równa
predkosci wiatru - w przypadku przeplywu stacjonarnego. Musza wiec istniec jeszcze inne,
efektywne mechanizmy pr:zyspieszajace wyplywajaca materie. Moga to byc rozmaite ruchy
falowe. Np. energia powierzchniowego pola magnetycznego moze zostac przekazana-wiatrowi
gwiazdowemu za posrednictwem fal hydro magnetycznych. Mechanizm ten moze byc szczególnie
wydajny u gwiazd chlodniejszych o slabej grawitacji (tj. duzym, przy okreslonej masie, promieniu).
Fale zwiazane z pulsacjami gwiazdy moga równiez przekazywac energie wiatrowi.
W przypadku pulsacji czysto radialnych utrat,a masy jest jednakowa we wszystkich kierunkach.
Oczywiscie nie jest tak przy pulsacjach nieradialnych. Np. wydaje sie, ze gwiazdy Be moga
odrzucac dysk wlasnie wskutek nieradialnych pulsacji o duzej amplitudzie w poblizu równika.

Zachowanie zewnetrznych warstw gwiazdy

w czasie pulsacji; najbardziej zewnetrzne
czesci gwiazdy oddalaja sie coraz bardziej
w ciagu kazdego cyklu pulsacji.

Obserwacje

Skad wiemy, ze i obecnie dokonuje sie utrata masy przez gwiazdy?, Otóz po pierwsze, jak juz
wspomnielismy, typowa gwiazda musi utracic znaczna czesc swojej poczatkowej masy, poniewaz
ma stac sie bialym karlem lub gwiazda neutronowa, a obie maja masy stosunkowo male
(prawdopodobnie gwiazda taka moze równiez stac sie czarna dziura, lecz przypadek taki
uznajemy za bardzo rzadki). Mamy równiez znaczna ilosc dowodów obserwacyjnych. Supernowe
zostawiaja bardzo wyrazne slady gwaltownej utraty masy. Sa nimi równiez mglawice planetarne.
U niektórych gwiazd mozna tez zaobserwowac wyplyw biegunowy. Wraz z wprowadzeniem
nowoczesnych detektorów optycznych (np. Charge Coupled Device, czyli CCD) liczba takich,
znanych obecnie, obiektów ogromnie wzrosla. W przypadku mniej spektakularnej utraty masy
musimy polegac na dowodach spektroskopowych: wyplywajacy gaz moze pochlaniac swiatlo
gwiazdy o dlugosciach fal odpowiadajacych znanym przejsciom atomowym lub czasteczkowym,
lecz przesunietym wzgledem wartosci laboratoryjnych o wielkosc wskazujaca na predkosci
zblizone do predkosci ucieczki z gwiazdy.

Inna oznaka utraty masy jest emisja w podczerwieni silniejsza niz oczekiwana dla samej gwiazdy.
W tym przypadku czesto mozna wydedukowac obecnosc materii otaczajacej gwiazde. Np. ziarna
pylu, które moga powstawac w wietrze niektórych gwiazd, moga byc przyczyna nadwyzki
podczerwieni. Ostatnio satelita IRAS dostarczyl dowodów istnienia pylu wokól wielu gwiazd.
W szczególnosci czerwone nadolbrzymy wykazuja obecnosc takiej ilosci pylu, ze dowodzi to
utraty masy w tempie ponad 10-6 Mo/rok.

Wiatr gwiazdowy jest zjawiskiem powszechnym i moze nim byc lagodny "powiew" - jak wiatr
sloneczny, lub straszliwy "huragan" - jak w przypadku supernowej. Gdyby kiedykolwiek mialo
dojsc do podrózy miedzygwiazdowych, naj prostszym napedem moglaby byc sila tych wiatrów.
Ale dzis cieszymy sie raczej z tego, ze Slonce zachowuje sie tak powsciagliwie.
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Mniejsze natezenie

z powodu absorpcji
przez wyplywajaca materie

AbSlJrpcja promieniowa- d/'-!5' .,.
nia powodowana przez fali
materie otaczajaca gwiazde

Widmo gwiazdy
a) bez wiatru,
b) o silnym wietrze.
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