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Rownania budowy wewnetrznej

dP G’M r ,
— = ( ) p(r) Ten uktad rownan zwyczajnych
stanow1 brzegowe zagadnienie
dT _ —é %{l (fotony) wlasne. Promien konfiguracji R
( _ %) 4P (konwekcja) nie jest zadany z gory.

dM
— = 471'?'*2,0(?‘)

dr

% = 471'?‘21‘5[‘]“(;(’?‘)

dr

P(R) =0,T(R) =0,M(0) =0,L(0) =0
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Stabilnos¢ wiekszosci gwiazd

Silna zaleznos¢ tempa reakcji termojgdrowych od temperatury
==>samoregulacja warunkow w centrum

Jesli zewnetrzne warstwy gwiazdy transportujg energie w
drodze konwekcj1, lub gdy sg na tyle gorace, ze dalszy wzrost
temperatury nie powoduje pojawienia si¢ nowych procesow
zmniejszajacych efektywnos¢ transportu energii
==>samoregulacja zewnetrznej cz¢sci konfiguracyi

Mozliwe problemy:
-wyczerpanie paliwa jgdrowego
-warstwy CzeSCl1owo zjonizowane



Gwiazdy pulsujace .-;. © amF
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Delta Cefe1 — gwiazda pulsujaca, przedstawicielka jednego z kilku
typow gwiazd pulsujacych, cefeid.

Mechanizm: zaleznos¢ nieprzezroczystosci warstw powierzchniowych
od temperatury. Jesli nieprzezroczystos¢ jest mniejsza dla nizszej
temperatury a wicksza dla wyzszej (w pewnym okreslonym zakresie) —
mozliwe jest wzbudzenie pulsacji. (Gwiazda gorgca jest “mata™ 1
nieprzezroczysta, wigc powieksza si¢, stygnie, staje si¢ bardziej
przezroczysta 1 wtedy “opuszcza’ j3 zmagazynowane promieniowanie,
wiec kurczy sig¢ 1td..)



Gwiazdy pulsujace

Rozne typy “zmiennych pulsujgcych” na diagramie H-R



Gwiazdy
pulsujace

Rozne typy pulsacyi
klasycznych cefeid.
(dane OGLE)
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Gwiazdy pulsujace
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Zaleznos¢ okres — jasnos¢ dla klasycznych cefeid z SMC (dane OGLE).
Kolorami zaznaczono rozne mody pulsacii.

Dla ustalonego typu gwiazd 1 modu pulsacji

pomiar okresu pozwala oceni¢ moc promieniowania

(— pomiar odleglosci)



Rownania budowy zimnych gwiazd

(Przypomnienie) Z zasady nieoznaczonosci wynika, ze nie mozna
jednoczesnie doktadnie okresli¢ potozenia 1 pedu czastki. Dla czastek
znajdujacych sie¢ w objetosct V=L"3, pedy mogg by¢ wyznaczone
tylko z doktadnoscig ~h/L (kazda sktadowa).

Zakaz Pauliego (dwa fermiony nie moga by¢ w tym samym stanie)
oznacza, ze dla N czastek w objetosct V w przestrzeni polozen
musimy znalez¢ N roznych (tzn r6znigcych si¢ co naymniej o h/L w
ktorymkolwiek kierunku) pedow.

Fermiony zamkni¢te w objetosct V nie mogg spoczywac. Wobec tego
cisnienie doskonatego gazu fermionowego (jak zawsze P~n<vp>)
jest rozne od zera.

Z1mny (zdegenerowany) gaz fermionowy to taki, ze wszystkie stany
wewnatrz kuli Fermiego sg zajete. (Idealizacja, pierwsze przyblizenie
dla ,,zzimnych gwiazd")



Z.akaz Pauliego; gaz zdegenerowany

Czastki w objetosci V=LxLxL. Pedy 2 czastek sg rozne , o ile ktoras ze
sktadowych r6zni si¢ co najmniej o h/L.

Liczba roznych stanow pedu w kuli Fermiego
O promieniu pg:

4 > 4 3

3 \ L 3 \h
L

Dla fermionow o g wewnetrznych stopniach

swobody mamy:
_ N _ 4 (PF)S
=9y T 3T,
Ped Fermiego rosnie z koncentracja czastek:
3n )UB

= h|—
= (o

Fermi
Surface



Cisnienie gazu zdegenerowanego

Srednia energia kinetyczna czastki (T — 0):

fg‘u(\/pzcz 4+ m2c% — mcz)il-?rpzdp

(E) = f Arnp2d

__J 06 p%/Qm pp € mec
0.75 ppc pE > mc

Cisnienie mozna obliczyc uzywajac calkowan
podobnych do powyzszego. Grube oszacowa-
nie:
Pan(E) = { 3/40 P* (n/n?Sﬂg n<&n”

3/8 P* (n/n*) /3 n>nf
gdzie

Zakaz Pauliego przeciwdziala skupianiu si¢ fermionow. Gaz fermionowy przy
T-->0 ma nieznikajace cisnienie.



Cisnienie gazu zdegenerowanego
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Orientacyjne wykresy P(n) dla gazu zdegenerowanego. Dla neutronéw wykres
pomija oddziatywania silne, ktore b. komplikujg problem. Dla elektronow
mozliwe stajg si¢ wychwyty: et+p-->n+neutrino gdy E F>0.79MeV.
Charakterystycznym koncentracjom czgstek odpowiadaja

pe ~2.33 x 10° pp 0 pt ~7.21 x 101 py o



Rownania budowy zimnych gwiazd:
politropy

Zwiazek cisnienia tylko z gestoscig upraszcza roOwnania:

Réwnanie rownowagi hydrostatycznej i ciggtosci prowadzg do
rownania Poissona:

P GM(r)
dr 2 P
dM
dEr) = 4?rr2p

L 1d r? dP A
redr \ p dr e
Zaktadajac politropowy zwiazek ciSnienia z gestoscig mamy:

K 1 s:l—n)/n
P:Kpl‘l'% p = pcb" P:Pc9”+1 r=af o? = (n+1)p

47 G

dP 1\ P
p n) p



Rownania budowy zimnych gwiazd:
politropy

Zamieniajac zmienne otrzymujemy:

1 d [ ,df n
?d—s(f d—g) =
do
0(0) =1 2(0) = o

Jest to rownanie zwyczajne z warunkami poczatkowymi w srodku
konfiguracji. Dla kazdego 0 < n < 5 ma ono rozwiazanie z
pierwszym zerem w £, < 0o (A(&,) = 0). Dla n > 5 konfiguracje
stajg sie nieskonczone i przez to mniej interesujace.

K 5 1—n
R = Ozfn X (E) )Oc2n

R 3.3 [ 2 K
M = / Arrcpdr = 4mpea”E; £°0"d¢ (E) pc"
0

0

K —n n— —n K
R (—)3 M3 o MRS x =




Rownania budowy zimnych gwiazd:
politropy

Dla zdegenerowanego gazu elektronowego mamy:

3 2
K N 20 P+ _ 3 h
3/2 T 5
(n*/uemH)3 m(ﬂemh)?’
2P, 3 h
K3 ~ ° T~ 3 - Z
(Nxpremp)? (1temp)?
Dla niskich gestosci centralnych (n = 3/2) otrzymamy zwigzek

R o« M~1/3. Dla duzych gestosci (n = 3) mamy (po uwzglednieniu
statych z réwnania Lane'a - Emdena)

K \2 3/8 (hc\2 1
R
0.3639G T G/) (empy)?

2\? M3 hc
[be my, 2w G

Masa Chandrasekhara - maksymalna dla biatych kartow.
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Rownania budowy zimnych gwiazd:
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Rownania budowy zimnych gwiazd

W chlodnych (1 gestych) konfiguracjach efekty OTW moga by¢
istotne. Dlatego uzywamy relatywistycznej postaci rOwnan:

dr rg(l—%g

CET

P G(M(@)+4m3L) (p( L4 P)
Y2

dM
— = 47Tr2p (r)
dr

P(R) =0,M(0) =0

Posta¢ rownan jest bardziej skomplikowana, ale problem brzegowy tatwiejszy
niz dla gwiazd goracych: startujemy z r=0 z zadang gestoscig centralng 1
catkujemy az P=0. Otrzymujemy M 1 R w funkcji gestosci centralne;j



Rownania budowy zimnych gwiazd

Szkice zaleznosci masy konfiguracji od je;j
gestosci centralnej (gora) 1 promienia

05 |—
(dot). (Zeldowicz 1 Nowikow, 1971)




log R/Rg

Biale karly
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M 1 R otrzymane z modeli. “HS” - modele z T-->0.
(HW: T>), OBB,OBA,OBC — modele z rotacja

Mpe = 1.24 M,



Dodatek -1

Rozwazamy zdegenerowany gaz elektronowy w T = 0. Wszystkie
mozliwe stany pedu elektrondw wewnatrz kuli Fermiego

(0 < p < pfr) s3 zajete, a na zewnatrz - puste. Srednia energia
kinetyczna elektronu to:

2
(P?) _ J5" dmAmp*dp 3 p}
o 4mp?dp 52me
UF pc Arp’dp 3

(E) ={pc) = OPF A p2dp — ZPFC dla pr > mec (2)

dla pr < mec (1)

(E)

B 2Me

W gwiezdzie jest N = M /(pemp) elektronéw (pe liczba elektronéw
na nukleon). Dla jednorodnej gwiazdy o promieniu R bytoby:

h

N— = —mpg §’}TR3 = pF:R(

oON )1/3

3272 (3)

gdzie uwzglednilismy 2 stany elektronu o réznych spinach.



Dodatek -2

Catkowita energia kinetyczna elektronéw w gwiezdzie to

K = N (E), natomiast energia potencjalna jednorodnej gwiazdy to
|\W| =3/5 GM?/R. Z twe o wiriale (|W| = 2K)mamy:

§GM2 =2 3 M * L M " dla <K meC
5 R~ 5pem,  2meR2 \3212pem, PR e
(4)
§GM2 =2 * 3 M X f:ﬁ M ” dla > mecC
5 R~ 4uem, R \3272p.m, PF ©
(5)
czyli odpowiednio
3 1 15V5 1 ( ke 3/2m ©
2074 G3m3pudm} R3 - 2% p2 \ Gm? P

Dla nierelatywistycznych konfiguracji promien maleje przy wzroscie
masy. Dla relatywistycznych jest tylko jedna mozliwa masa, czyli
Mcnh.



Biale karly

(C) NASA/Chandra X-ray 0Obs

Najblizszy biaty karzet -Syriusz B — obserwowany w
dziedzinie rentgenowskie;.
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Ruch Syriusza A (Bessel 1844)
sugerowal obecnos¢ towarzysza



Gwiazdy neutronowe
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Rownanie stanu materii neutronowej jest W rezultacie model gwiaz dy 0

problemem trudnym, a wynik zalezy od
metody przyblizen. Przyblizenia w opisie
wielu oddziatujacych silnie neutronow sg
konieczne.

zadanej masie nie moze byc¢
jednoznacznie okreslony.



Gwiazdy neutronowe
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stanach



Gwiazdy neutronowe
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R6znym roéwnaniom stanu odpowiadajg rozne maksymalne masy NS. (Ale dla wszystkich takie
maksimum istnieje!) Rzeczywista wartos¢ lezy zapewne pomiedzy 2 a 3 masy Stonca.



Gwiazdy kwarkowe?

Neutron Star Strange Quark Star

(C)Jaikumar., Softpedia

-8 "
-¢= .

)
r’"'i CONFINED FFEi'

MEUTRONE "~ . CURRKE OURARKS

Czy mozliwy jest jeszcze inny stan gestej materii, materia dziwna? Jesli tak,
bardzo geste gwiazdy (gwiazdy kwarkowe, gwiazdy dziwne) mialyby
witasciwosci nieco rozne od klasycznych gwiazd neutronowych.



Gwiazdy kwarkowe?

@ @ | Efekt Shapiro dla podwojnego
(C) Demorest i in. arXiv 1010.5788 | pUISara J1614‘2230 ===
masa 1.97+/-0.04 M_Sun

{C) Demorest i in. ar¥iv 1010.5/88

&
2.5 o5 apa MPAL
: L P AP

Roéwnania stanu przewidujace >
maksymalne masy ponizej 1.97 sa 20
wykluczone. -
Gwiazdy kwarkowe (modele @ 15] SQM 1
SQMI1, SQM3) oraz gwiazdy n
neutronowe z egzotyczna materig 3
(GSI, GM3) nie moga istnie¢. L.or
(Hipoteza SQMS5??? GM777?) o5t

0.0 Nucleens Nucleons-+Exolic Strange Quark Matter

7 8 9 10 11 12 13 14
Radius {km)



Gwiazdy neutronowe

isclated Neutron Star RX J185635-3754 HET « WEPL.2
PRCO7-32 = ST S2i OPO « Septaenbar 25, 1097

F. Waltes | Stnde Uminveridy of Renw Yool 85 SSony Broak) and NASA

Gwiazdy neutronowe sg b. male 1 mimo b. wysokiej poczatkowe) temperatury
majg niskg moc promieniowania. Tylko nieliczne obserwujemy.



Czarne dziury

% Event horizon

e

Q.

S

o GM M
= TH =~ 2 = 1.5 km —

GM?
J <

(C) MesserWoland/Wiki

Konfiguracje z chtodnej materii o M>M max nie mogg by¢ stabilne ==
muszga utworzy¢ czarne dziury



Absolute Magnitude, M,

Ewolucja: final

Sun’s Post-Main Sequence Evolutionary Track
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Gwiazdy niewielkich mas koncza ewolucje jako biate karty.



Ewolucja: final

HST « WFPC2

Mglawice
planetarne
Swiecg w liniach
— stad kolory

Wokot biatego karta powstaje mgtawica planetarna. (Obiekty rozciggle o
regularnych ksztattach — by¢ moze stad w nazwie nawigzanie do planet).



Ewolucja: final

" Niestabilnosc¢ jadra Fe

. Zapadanie, neutronizacja
Powstanie NS

,,Odbicie" spadajace) materii
Ekspandujaca otoczka =
supernowa

d e £ (C) R.J. HalT/Wiki

Birth of a Neutron Star and Supernova Remnant
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Core Implosion == Supernova Explosion s Syupernova Remnant



Ewolucja: final

Niestabilnos¢ jadra Fe
Zapadanie, neutronizacja

; . Powstanie NS
| Odbicie" spadajacej materii
Hyacenitor (~15 Mg) AN A-SPH H— > o
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Birth of a Neutron Star and Supernova Remnant
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Rim}  Initial Phase of Collapse
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Ewolucja: final

Niestabilnos¢ jadra Fe
Zapadanie, neutronizacja
Powstanie NS

,,Odbicie" spadajace) materii
Ekspandujaca otoczka =
supernowa

[Janka et al. (2007)
Phys.Rep. 442,48]



Ewolucja: final

(10%% erg/s)

L
v
[
|

Neutrina, poczatkowo
uwiezione przez materie,
stanowi1g 1stotny element
mechanizmu jej rozpedzania

time (s)

[Burrows arXiv:1210.4921]



[Burrows arXiv:1210.4921; Nordhaus et al. (2010)
ApJ 720, 694]

Ewolucja: final

Rozklad materu1 w
promieniu ~1000 km wokot
NS w 0.2 s od poczatku
wybuchu. Na niebiesko:
czolo fali uderzeniowe;



Ewolucja: final

Chandra

‘._Iﬁ.r;::g._érirlfur BT g
W TERENGE

B o - i '
& Anglo-Australian Observatory i =

SN1987a w Obtokach Magellana
-obserwacje neutrin
-obserwacje ekspandujacej otoczki

-brak NS/pulsara !
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Ewolucja: final
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Recombination wave

—. (C) ESO R
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Krzywa zmian blasku SN 1987a.
Zaznaczono schematycznie gtowne
zrodta energii promieniowania w
poszczegdlnych fazach ekspansii.
Pierwotnym zrodlem jest energia
grawitacyjnego zapadania.

Nie zaobserwowano gwiazdy
neutronowe] (pulsara) w miejscu

wybuchu SN 1987a.

SN1987a w Obtokach Magellana



Ewolucja: final

Pozostalos¢ po
supernowej z 1054 r.:
Mglawica w Krabie




Ewolucja: final

(C) NOAO

Optyczne obrazy pulsara (czyli gwiazdy neutronowej) w M1



Ewolucja: final

Black Hole Companion Star GRO J1655-40
HST -WFPC2

" Relativistic § Black Hole
jets £
b Accretion disk
Companion
Star

N

MASA, F_Sﬂ.a nd F.Mirabel (CEA)

[ 3

Izolowane czarne dziury sg nicobserwowalne.

W uktadach podwoOjnych (o czym w przysztosci) mozliwe jest
promieniowanie z otoczenia BH dzieki akrecji. Obraz powyzszy jest
rezultatem domnieman wynikajacych z obserwacji widma 1 zmiennosci
zrodta.



Ewolucja: final

<0.08 brazowy karzet — cykl p-p nigdy

Mass(Me ) | Lifetime Final Fate

< 0.8 > 1/Hy still in MS or
pre-MS

0.8-8 0.03-15 CO WD 0.5-

Gyr 1.1 Mg

8-11 10-30 Myr | ONeMg WD
~ 1.3Mg

11-100 1-10 Myr Fe core 1.2-
2.5 Mg, col-
lapse in NS or
BH

> 100 < 1 Myr O core suffers

pair insta-
bility, BH
or complete
disruption

(C) Straniero & Piersanti (2003)
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Ewolucja: final

Zaleznos¢ masy finalnego
produktu ewolucj1 gwiazdy
od jej masy w momencie
zapoczatkowania reakcji
termojgdrowych.

Zjawisko supernowej
wystepuje, gdy masa przed
kolapsem jest wyzsza od
koncowej.

© Sadowski1 (2007)



Ewolucja gwiazd a nukleosynteza

Materia tworzaca WD, NS I BH - ,,uwieziona na zawsze"
Materia odrzucana przez wiatry — poczatkowy sktad chemiczny

Materia mgtawic planetarnych — wzbogacona w pierwiastki
srednich mas atomowych

Materia w pozostatosciach SN — zawiera pierwiastki o
najwyzszych masach atomowych

(Pochodzenie helu wigze si¢ z wczesnymi etapami ewolucyi
Wszechswiata — zaymiemy si¢ tym pozniej)



SN a nukleosynteza

AX+n — 571X

X 0 — 472X

energia wigzania na jeden barion

3He

H

masa atomowa

Y

Brak rownowagi, obecnos¢ neutronow,
gwaltownos¢ procesOw ==> szybki
wychwyt neutronow podczas SN
(kosztem energii wybuchu)
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SN a nukleosynteza

Thi

-l

50 100 150 200

— alomowa liczba masowa A

W uproszczeniu: pierwiastki A>56 powstaty podczas wybuchow SN.
[zotopy promieniotwoOrcze magazynujg energie z wybuchow SN.



,,Pulsy" promieniowania radiowego (Hewish I Bell, 1967)
Okresy milisekundy - sekundy

Stabilnos¢ okresu nawet 1:10M19 ==> obrot

Tylko NS mogg wirowac tak szybko

Ale co pulsuje?



log,, [Period derivative]

Pulsary
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Okres 1 pochodna okresu —
obserwowane

Jesli to promieniowanie
dipolowe — mozna
oszacowac B

...oraz char. czas ewolucji
do ,,konca
obserwowalnosci"

Pulsary milisekundowe —
rozpedzone przez przeptyw
masy z drugiego sktadnika



Pulsary: model latarni morskiej

Os dipola magnetycznego nachylona do
os1 obrotu

NS 1075 razy mniejsza ==> B 10"10
razy wieksze niz w typowej gwiezdzie

(C) MWiki

Pulsar w Krabie (pozostatos¢ po SN
z 1054 r) jest widoczny takze w
dziedzinie optycznej

Time Sequence of Crab Pulsar Light Curve of Crab Pulsar
(VLT KUEYEN + FORS2 + FIERA] © ESO
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Pulsary: model emis

Curved
magnelic
field

Synchrophotons
Elcclru;

Secondary
e'e” pair
J

NEUTRON
STAR

Ostatecznie: promieniowanie radiowe

Nad powierzchpiq NS b. silne pole powstaje dzieki ,,koherentnym
E[[B==>przyspieszanie, oscylacjom plazmy" w obszarze ponad
promieniowanie gamma, pary e+/- NS, otoczonym przez otwarte linie pola

==> plazma e+/- ....



Pulsary: trzesienia NS

Period [sec]

|
1970 1975 1980

0089250 |- Velapulsar

0.088240

0.089230

0.089220

0.088210

t
1

1 | | 1
1000 2000 3000 4000

JD -2440000.5

0.089200

Utrata energii ==> spowalnianie rotacji ==> skorupa powinna zblizac¢ si¢ ksztattem do sfery
Naprezenia krysztatu ==> skorupa jest bardziej elipsoidalna niz wynikatoby to a aktualnego
tempa rotacji

Wyzwolenie naprezen ==> skokowa zmiana ksztaltu ==> skokowy spadek I

==> skokowy wzrost tempa rotacji (<==> skokowy spadek okresu)



Pulsary

Szybko rotujagce NS
Energia rotacji: zmagazynowana po kolapsie

Duze B «— zachowanie strumienia
magnetycznego

Szybka rotacja «— zachowanie momentu pedu

Przydatne jako bardzo doktadne zegary
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