12 Zaawansowane fazy ewolucji

12.1 Emisja neutrin

W gȩstych i gora̧cych ja̧drach gwiazd zaawansowanych w ewolucji neutrina tworzone sa̧ nie tylko w wyniku reakcji ja̧drowych. Sa̧ inne procesy prowadza̧ce do ich tworzenia i emisji. Wnȩtrza gwiazd sa̧ przezroczyste dla neutrin. Powstaja̧ce neutrina sa̧ natychmiast emitowane poza gwiazdȩ, a ich energia jest lokalnym ubytkiem. Jeżeli w ja̧drze gwiazdy nie zachodza̧ reakcje ja̧drowe to mamy ϵ < 0. W ewolucyjnych modelach gwiazd, zwyle od wypalenia wodoru w centrum, uwzglȩdnia siȩ tworzenie neutrin w wyniku anihilacji par elektron+pozyton, rozpraszania Comptona , przejść swobodno-swobodnych oraz w procesach plazmowych.

12.1.1 Anihilacja par

Przy T_9 ∼ 1 znacza̧ca ilość fotonów ma energiȩ hν > 2m_ec^2, umożliwiaja̧ca̧ spontaniczna̧ kreacjȩ par elektron+pozyton. Pary sa̧ anihilowane w reakcji odwrotnej lub w reakcji

e^− + e^+ → ν_e + ν̄_e.

Energia pary neutrino-antyneutrino jest lokalna̧ strata̧ energii istotna̧ zwłaszcza przy wzglȩdnie niskich gȩstościach (ρ < 10^6).

12.1.2 Fotoneutrina

Para neutrino-antyneutrino może powstawać w wyniku rozpraszania Comptona, w reakcji e^− + γ → e^− + ν_e + ν̄_e.

Straty neutrinowe zwia̧zane z efektem Comptona sa̧ istotne przy wzglȩdnie niskich temperaturach i gȩstościach. Neutrino może też zostać wyemitowane w wyniku przejść swobodno-swobodnych elektronu w polu ja̧dra Ten efekt jest najważniejszym źródłem chłodzenia przy ρ > 10^8 i T_9 < 0.3.

12.1.3 Proces plazma-neutrino

W gȩstej zdegenerowanej plazmie, skwantowane fale elektromagnetyczne (plazmony) zachowuja̧ siȩ jak bozony o energii E_p = 2πhω_p i masie E_p/c^2, gdzie ω_p jest czȩstotliwościa̧ plazmowa̧. Rozpad plazmonu produkuje parȩ e^− + e^+ lub ν_e + ν̄_e. To jest najważniejsze źródło chłodzenia dla ρ > 10^7 i T_9 > 1.

Obliczenia prawdopodobieństwa tych procesów wykonuje siȩ w ramach teorii oddziaływań elektro-słabych. W kodach korzysta siȩ z przybliżonych wzorów na ϵ_ν .

12.2 Reakcje ja̧drowe w zaawansowanych fazach ewolucji

Syntezȩ ja̧drowa̧ w helowym ja̧drze inicjuje reakcja

(3α a)^4He +^4 He →^8 Be, odwrotna do (pi), reakcji kończa̧cej gała̧ź PPIII cyklu p-p. Jest to reakcja endotermiczna zużywaja̧ca 91.8 keV. Ja̧dra^8Be rozpadaja̧ siȩ w czasie 2.6×10^{−16} sekund z powrotem na dwa ja̧dra^4He. Jednakże przy temperaturach ∼ 10^8K osia̧ga siȩ równowagowa̧ ofitość Be wystarczaja̧ca̧ do efektywnego zainicjowania syntezy wȩgla.

Ze wzoru Boltzmana (118) wynika nastȩpuja̧ce wytażenie na obfitość^8Be

N(^8Be) N^2_{He}

= 6 × 10^{−35}T^{−3/2}_9 exp ( − 1.065 T_9 ) . (303)

Dla gwiazdy o masie 1M_⊙ błysk helowy zachodzi przy T_9 ≈ 0.11 i ρ ≈ 10^6 g/cm^3 czyli N_{He} ≈ 1.5 × 10^{29}. Sta̧d

N(^8Be) = 1.5 × 10^{−8}N_{He}.

Ta śladowa ilość ja̧der^8Be wystarcza dla efektywnego wydzielania energii w rezonansowej reakcji

(3α b)^4He +^8 Be →^{12} C + γ.

Reakcje (3α a) + (3α b) tworza̧ cykl 3α, w którym

Q_{eff} = 7.367 − 0.0918 = 7.275MeV

Szybkość cyklu, która̧ wyznacza 3α, dana jest wzorem (250), właściwym dla reakcji rezonansowych (251). Z uwzglȩdnieniem (258) i po podstawieniu odpowiednich stałych, otrzymuje siȩ ϵ_{3α} ≈ 5.1 × 10^8ρ^2Y^3 T^3_9 exp ( − 4.4027 T_9 ) erg g^{−1} s^{−1}. (304)

Wykładnik temperaturowy dla tego cyklu jest ϵ_T ≈ 4.4 T_9 − 3, Co daje 37 dla gwiazd o masie 1M_⊙ i ok 30 dla gwiazd o masie 10M_⊙, dla których cykl 3α staje siȩ efektywny przy T_9 = 0.13

Nastȩpna ważna̧ reakcja̧ w helowych ja̧drach jest 4He +^{12} C →^{12} O + γ.

Dla tej, nierezonansowej, reakcji mamy Q_{eff} = 7.162 MeV i, w grubym przybliżeniu, tempo produkcji energii dla tej reakcji dane jest wzorem ϵ_{α,C} ≈ 1.5 × 10^{25}ρY X_{12} T^2_9 exp ( − 32.12 T^{1/3}_9 ) erg g^{−1} s^{−1}. (305)

Rola tej reakcji wzrasta ze wzrostem ilości ja̧der^{12}C. Po zakończeniu palenia helu w ja̧drze gwiazdy najobfitszymi pierwiastkami sa̧ wȩgiel i tlen. Wyższa tempertatura i niższa gȩstość, co odpowiada wiȩkszej pocza̧tkowej masie ja̧dra helowego, implikuje wyższa̧ obfitość tlenu. Produkowana jest też pewna ilość neonu w reakcji^4He +^{16} O →^{20} Ne + γ.

zadanie: Wyprowadzić wzory opisuja̧ce ewolucjȩ obfitości wȩgla i tlenu w wyniku działania reakcji 3α i α+C przy złożeniu stałości ρ i T . Znaleźć końcowy stosunek obfitości O/C.

Pierwsza̧ możliwa̧ synteza̧ po wyczerpaniu helu w ja̧drze, jest nierezonansowa reakcja_{12} C +^{12} C.

Jest ona efektywna przy temperaturze T_9 ~>0.5. Jej produktem jest wzbudzone ja̧dro magnezu, które ma kilka kanałów rozpadu. W ten sposób tworzone sa̧ alternatywnie^{20}Ne,^{23}Na,^{23}Mg i^{24}Mg.

Przy T_9 ~>1 zaczyna siȩ palenie tlenu w reakcji

16O +^{16} O.

Jej głównymi produktami sa̧ krzem^{28}Si i siarka^{32}S Gdy temperatura w centrum gwiazdy osia̧ga T_9 ≈ 3 rozpoczyna siȩ palenie krzemu, prowadza̧ce do powstania niestabilnego żelaznego ja̧dra gwiazdy, co daje pocza̧tek wybuchowi supernowej typu II. W bardzo masywnych ja̧drach gwiazd fazȩ wybuchowa̧ inicjuje niestabilność dynamiczna zwia̧zana z kreacja̧ par elektron+pozyton, wystȩpuja̧ca już gdy najobfitszym pierwiastkiem jest tlen.

12.3 Gwiazdy w fazie palenia helu

Ja̧dra gwiazd, w których zachodzi reakcja spokojnego palenia helu sa̧ zawsze konwektywne. To jest wzglȩdnie wolna faza ewolucji. Trwa, w zależności od masy, o rza̧d wielkości krócej niż faza cia̧gu głównego. Na diagramach Shallera i in. modele w tej fazie sa̧ zakreskowne liniami SW-NE (UWAGA: Tak samo oznaczona jest faza palenia wodoru nad zdegenerowanym ja̧drem. Fazȩ palenia helu dla gwiazd o małych masach rozpoznamy po charakterystycznej pȩtli.) Po zapaleniu helu w ja̧drze tory ewolucyjne tworza̧ pȩtle o orientacji ba̧dź horyzontalnej – jak w przypadku Z = 0.02 – dla mas w przedziale M = 7 ÷ 12M_⊙, oraz – jak w przypadku Z = 0.001– dla mas w przedziale M = 3 ÷ 12M_⊙, ba̧dź orientacji wertykalnej – dla gwiazd o odpowiednio niższych masach. Orientacja zależy też od masy otoczki gwiazdy. Jeżeli ta masa jest dostatecznie mała, to po zapaleniu helu gwiazdy zawsze przesuwaja̧ siȩ w kierunku wyższych temperatur i tworza̧ gała̧ź horyzontalna̧ na diagramach H-R.

Wyliczenie jaka czȩść pierwotnej masy gwiazdy jest tracona na gałȩzi olbrzymów jest trudne. Zwykle w kodach ewolucyjnych omija siȩ błysk helowy. Modelowanie gwiazd po błysku helowym inicjuje siȩ modelami wieku zero gałȩzi horyzontalnej (ZAHB). Zakłada siȩ dla nich profil X(M_r) taki, jak w momencie zapalenia helu, a masȩ otoczki traktuje jako wolny parametr.

W czasie wykonywania pȩtli horyzonatlej gwiazdy przekraczaja̧ pas niestabilności pulsacyjnej, znajduja̧cy siȩ przy log T_{eff} ≈ 3.8. Gwiazdy pulsuja̧ce typu RR Lyrae to obiekty gałȩzi horyzontalnej o aktualnych masach ∼ 0.6 − 0.8M_⊙ i pierwotnych masach o ok. 0.1−0.3M_⊙ wiȩkszych . Cefeidy to obiekty o masach wiȩkszych od ∼ 3M_⊙ dla Z = 0.001 i od ∼ 6M_⊙ dla Z = 0.02 . Pulsowanie nie ma wpływu na przebieg ewolucji. Jest natomiast źródłem dodatkowej informacji o obiektach. Gwiazdy wykonuja̧ce pȩtlȩ wertykalna̧ w czasie palenia helu sa̧ odpowiedzialne za wyraźne zagȩszczenie obiektów na gałȩzi olbrzymów (red clump,RC) na obserwacyjnych diagramach H-R.

Cefeidy, gwiazdy typu RR Lyrae oraz gwiazdy tworza̧ce RC sa̧ traktowane jako świece standardowe do wyznaczania odległości systemów gwiazdowych. W przypadku gwiazd pulsuja̧cych wykorzystuje siȩ tu zależność okres – jasność absolutna, a w przypadku gwiazd z RC, to że jasności absolutne gwiazd w tej fazie ewolucji sa̧ słabo zależne od masy i składu chemicznego

12.4 Zależność Okres - Jasność

Istnienie empirycznej zależności okres - jasność jest znane od 90 lat. Po dziś dzień stanowi ona podstawȩ wyznaczania odległości we wszechświecie. Podobna̧ zależność tȩ można uzyskać z teorii w oparciu o obliczenia modeli gwiazd i odpowiednie okresy pulsacji. Można też, przynajmniej w zasadzie, wyliczyć przedziały temperatur efektywnych w których pulsacje powinny wystȩpować. Porównanie z obserwacjami stanowi test teorii ewolucji i pulsacji gwiazd.

W tabeli 3, z pracy Alibert i in. (1999), podane sa̧ średnie parametry i okresy modu podstawowego pulsacji (Π_1) dla modeli położonych na czerwonym (Cze) i niebieskim (Nie) krańcu pasa niestabilności, dla dwóch przejść przez ten pas w fazie palenia helu w ja̧drze konwektywnym. Okresy pierwszych owertonów w tych modelach sa̧ dobrze przybliżone wzorem

Π_2 = Π_1(0.733 − 0.034 log Π_1). (306)

Przy ustalonych wartościach X_0 i Z_0 modele daja̧ oddzielne zależności Π_1 − L−T_{eff} dla dolnego (1) i górnego (2) przejścia przez pas niestabilności. Z modeli ewolucyjnych mamy L_k = L_k(M, T_{eff} ), k = 1, 2, (307)

a ła̧cza̧c wzory (74) i (297)

Π_1 = Q_1 ( M_⊙ M )_{0.5} ( L L_⊙ )_{0.75} ( T_{eff,⊙} T_{eff}

)_3 . (308)

Table 3: Modele gwiazd populacji I (X_0 = 0.7, Z_0 = 0.02) o pocza̧tkowych masach M_0 = 6 i 10M_⊙ na krańcach pasa niestabilności Cefeid

kraniec M/M_⊙ log T_{eff} log(L/L_⊙) t/10^7l log Π_1/1d Cze 5.965 3.7068 3.219 6.2371 0.821 Nie 5.965 3.7730 3.268 6.2627 0.630 Nie 5.963 3.7717 3.361 6.8159 0.713 Cze 5.963 3.7090 3.331 6.8683 0.908 Cze 9.822 3.6703 4.053 2.0969 1.534 Nie 9.822 3.7438 4.080 2.0973 1.284 Nie 9.791 3.7471 4.135 2.3821 1.322 Cze 9.790 3.6617 4.089 2.3835 1.602

Z modeli pulsacji wyznacza siȩ numerycznie słaba̧ zależność Q_1 = Q_1(M, L, T_{eff} ). Przyjmuja̧c przybliżenia Q_1 = const. i L ∼ M^{qi} dla (307), dostajemy

Π_1 ∼ L^{0.75−0.5/qi} T^{−3}_{eff} .

Dla obydwu przejść mamy q_i ≈ 3.5

Dla porównania teoretycznych i empirycznych zależności potrzebne jest przejście od L i T_{eff} do fotometrycznych wielkości absolutnych i wskaźników barwy . Wykorzystuje siȩ do tego celu tablice oparte na modelach atmosfer gwiazdowych. Mały rozrzut empirycznej zależności okres – jasność wynika z tego, że dla Cefeid zakres wartości L jest szeroki, a zakres T_{eff} dla danego L bardzo wa̧ski.

12.5 Fazy końcowe

Po wypaleniu helu w ja̧drze, jeżeli tylko masa otoczki nie jest zbyt mała gwiazdy rozpoczynaja̧ fazȩ palenia helu w warstwie wokół wȩglowo-tlenowego ja̧dra. Palenie helu w cienkiej warstwie jest niestabilne w cieplnej skali czasowej. Skutkiem niestabilności sa̧ quasi-okresowe pulsy cieplne w wyniku których tor ewolucyjny gwiazdy na wykresie H-R opisuje pȩtlȩ o znacznej, siȩgaja̧cej 3 mag., amplitudzie jasności bolometrycznej. Tory tworza̧ gała̧ź asymptotyczna̧ na teoretycznych diagramach H-R.

W tej fazie ewolucji zewnȩtrzna warstwa konwetywna ponownie wnika do obszarów w których zachodziła nukleosynteza. Otoczka zostaje wzbogacona nie tylko w hel, ale i w wȩgiel. W przypadku gwiazd bardziej masywnych dochodzi do tego, że znaczna czȩść energii produkowna jest na dnie otoczki konwektywnej. Rozmaite osobliwości chemiczne czerwonych nadolbrzymów tłumaczy siȩ mieszaniem produktów nukleosyntezy w obrȩbie otoczki.

Na ogół przyjmuje siȩ, że dla gwiazd o masie pocza̧tkowej

M_{ZAMS} ~<9M_⊙

ewolucja w fazie AGB prowadzi do powstania białych karłów. Pocza̧tkowe masy wȩglowo-tlenowych ja̧der takich gwiazd nie przekraczaja̧ 1M_⊙.

W tej fazie oberwuje siȩ wysokie tempo utraty masy, do ∼ 10^{−4}M_⊙/rok i długookresowe pulsacje typu Mira Ceti. Kończy tȩ fazȩ wyrzucenie otoczki, widocznej później jako mgławica planetarna. Szczegółowy przebieg tego zjawiska, a w szczególności jego zwia̧zek z pulsacjami nie jest jeszcze dobrze wyjaśniony. Po odrzuceniu otoczki gwiazda ewoluuje w lewa̧ stronȩ na diagramie H-R. Przez pewien - stosunkowo krótki okres w jej otoczce zachodzi jeszcze nukleosynteza. Może zdarzyć siȩ epizod powrotu do obszaru niskich temperatur w wyniku niestabilności cieplnej. W końcu jednak, reakcje ja̧drowe ustaja̧ i gwiazda staje siȩ powoli stygna̧cym białym karłem o stałym promieniu i maleja̧cej jasności.

Ważnymi epizodem w ewolucji białych karłów jest wzbudzanie oscylacji, co zdarza siȩ w pewnych przedziałach T_{eff} , zależnych od składu chemicznego warstw zewnȩtrznych (obiekty DOV, DBV, DAV). Dane o pulsacjach wykorzystuje siȩ do wyznaczania mas gwiazd i parametrów charakteryzuja̧cych ich wewnȩtrzna̧ strukturȩ. Akrecja materii na białe karły znajduja̧ce siȩ w układach podwójnych prowadzi do wybuchów gwiazd nowych różnych typów i supernowych typu I.

Dla gwiazd o masch pocza̧tkowych

M_{ZAMS} > 9M_⊙,

osia̧gane sa̧ temperatury T_9 ~>0.5. Ja̧dra gwiazd sa̧ zbudowane z niezdegenerowanego gazu,a z zatem nukleosynteza zaczyna siȩ w sposób niewybuchowy. Proces palenia wȩgla w ja̧drze konwektywnym trwa ∼ 10^2 lat. Kolejne fazy ewolucji: synteza Si, nastȩpnie ciȩższych ja̧der aż do Fe, zachodza̧ w skali miesiȩcy i dni. Ja̧dro (rdzeń) żelazny jest dynamicznie niestabilny (efekty foto-dezintegracji Fe i odwrotnego rozpadu β). Skutkiem jest wybuch gwiazdy jako supernowej typu II zwia̧zany z odrzuceniem otoczki zawieraja̧cej produkty nukleosyntezy. Fotony i ekspanduja̧ca otoczka unosza̧ niewielki ułamek wyzwolonej energii. Wiȩkszość przypada na neutrina. Kolapsuja̧ce ja̧dro tworzy gwiazdȩ neutronowa̧ lub, przy wiȩkszych masach, czarna̧ dziurȩ. Młode gwiazdy neutronowe obserwowane sa̧ jako pulsary rentgenowskie, starsze tylko jako radiowe.

12.6 Izochrony

Najważniejszym zastosowaniem teorii ewolucji gwiazd jest wyznaczanie wieku systemów gwiazdowych. Znajomość parametrów dla indywidualnych obiektów przeważnie nie wystacza by w oparciu o obliczenia modelowe wyznaczyć ich wiek. Podstawowym sposobem mierzania wieku jest porównanie obserwacyjnych diagramów H-R z wykresami izochron, czyli teoretycznymi liniami równego wieku.

Figure 13: Wyznaczenie wieku gromady otwartej NGC 3766 metoda̧ dopasowania izochron do obserwacyjnego wykresu H-R. Narysowane izochrony odpowiadaja̧ (2.0, 2.4, 2.8) × 10^7 lat. Rysunek z pracy Mintinho i in. (1998)

Figure 14: Wykres H-R dla gromady kulistej M92 ( z pracy Johnson & Bolte, 1998). Dobrze zaznaczona gała̧ź horyzonalna. Obok, dopasowanie izochron (z pracy Harrisa i in., 1997). Wiek gromady oceniony na (1.4 − 1.6) × 10^{10} lat.

Gromady kuliste należa̧ do najstarszych obiektów galaktyk. Ocena ich wieku ma fundamentalne znaczenie dla kosmologii