
Degeneracja - atan gazu, w którym
jego ciafnlenle nie zalety od
temperatury. Oal~any w niakiej
temperaturze lub przy wyaokiej
geatoafcl. ZJawlako kwantowe Jlwi""ane
JIfaktem, le dwa elektrony nie mogllt
Jlnajdowai ale w tym aamym stanie.
Gdy Jlajete Sil.atany o nlaklej energii,
CJleaf<!cJlllt8tek- bez wzgledu na
temperature - mual mieo!wysokie
energie i one wlaafnie najwiecej wnoullt
do ciafnienia gazu Jldegenerowanego.
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o calkiem starych gwiazdach nowych
Aleksander SCHWARZENBERG-CZERNY

Nie wnystko nowe, co nowym sie wldsl

Nowymi nazwali dawni astronomowie te gwiazdy, które czasami pojawialy sie
w miejscach, gdzie przedtem nic nie bylo widac. Niestety, okazalo sie, ze ich blask
szybko gdnie i juz po kilku latach, a nawet miesiacach, przestawaly byc widoczne.
Dopiero fotografie wykazaly, ze gwiazdy nowe to w istocie slabe blekitne gwiazdki,
które rozblyskuja powiekszajac blask od104do 10' razy. Okazalo sie, ze po kazdym
rozblysku odrzucaja szybko powiekszajacy sie obloczek gazu. Poza wybuchami badania
tych blekitnych gwiazdek byly utrudnione z powodu ich slabego blasku i dopiero
w latach piecdziesiatych ustalono, ze sa to uklady podwójne gwiazd krl\Zacych tak
blisko siebie, ze jest mozliwy przeplyw gazu z wiekszej, zwanej czerwonym olbrzymem,
do mniej8lej, zwanej bialym karlem. Pierwsza z nich jest bardzo podobna do Slonca,
jedynie nieco chlodniejsza - stad jej nazwa. Druga gwiazda, o podobnej lub nieco
wiekszej masie, rozmiarem nie przekracza Ziemi. O ile srednia gestosc czerwonego
olbrzyma jest podobna do gestosci wody, to gestosc bialego karla jest milion razy
wieksza. Materia o takiej gestosci ma wlasnosci calkiem niezwykle i nazywamy ja
materia zdegenerowana. Zwykle gwiazdy swieca, bo ich wnetrza sa gigantycznymi
reaktorami termojadrowymi. Biale karly to tacy gwiezdni emeryci - w ich wnetrzach
juz caly wodór ulegl przemianie w hel 4He lub nawet w wegiel12C i dalsze reakcje
termojadrowe ustaly. Swieca one kosztem nagromadzonej energii i powoli stygna.
Sytuacja bialych karlów w gwiazdach nowych jest o tyle niezwykla, ze na ich
powierschnie spada przeplywajacy z czerwonego olbrzyma wodór - po~encjalne paliwo
termojadrowe. Zrozumienie gwIazd nowych wymaga zastanowienia sie, czy i jak moga
przebiegac reakcje termojadrowe w utworzonej na powierzchni ich bialych karlów
warstwie wodoru.

•

TwierdJlenie o wiriale: dla
stacjonarnego ukladu punktów
materialnych podwojona energia
kinetycJlna jeat równa minus energii
potencjalnej (grawitacyjnej).
W przypadku gwiaJldy energia
kinetycJlna cJllUltekjeat energillt
termicznllt materii gwiazdy. Autor
prowadzac przyblizone oszacowania
pomija tu czynnik 2.

Z naszego powszedniego doswiadczenia plynie wniosek, ze reakcje termojadrowe
na Sloncu przebiegaja spokojnie. Nie jest wcale' oczywiste, ze tak byc musi.
Energie termiczne czastek we wnetrzach gwiazd osia,gaja co najwyzej kilka keV.
Reakcje termojadrowe polegaja na laczeniu sie jader poprzez bariere odpychania
elektrostatycznego rzedu MeV, zatem moga zachodzic jedynie dzieki tunelowaniu.
Tunelowanie jest efektem kwantowym polegajacym na przejsciu przez bariere
potencjalu czastki, której energia jest do tego niewystarczajaca. Jest to zwia,zane
z nieoznaczonoscia energii i czasu trwania stanu czastki w mechanice kwantowej.
Czasem czastka moze otrzymac dodatkowa, energie, niejako na kredyt, który jest po
pewnym czasie zwracany. Przy tym, tak- jak w zyciu, im wiecej i na dluzej chcemy
zyc na kredyt, tym jest to mniej prawdopodobne. Prawdopodobienstwo tunelowania
maleje wykladniczo ze wzrostem stosunku energii bariery i czastki. Zatem przekrój
czynny reakcji laczenia jader silnie zalezy od temperatury, tym silniej, im wieksze sa,
ladunki reagujacych jader. Tam, gdzie zwiekszeniu wydzielania energii w reakcjach
towarzyszy wzrost temperatury, musi dojsc do dalszego wzrostu ilosci reakcji i w koncu
do wybuchu termojadrowego .

Równowaga hydrostatyczna gwiazd podobnych do Slonca polega na równowazeniu sie
cisnienia hydrostatycznego wywolanego cil\Zeniem i ruchami termicznymi,

G~ 1 MkT

Ji2R2 IV li R3 '

gdzie p. oznacza mase czasteczkowa gazu (reszta óznaczen standardowa). Wskutek
równowagi energia grawitacyjna i termiczna gwiazdyEa i ET sa powiazane w mysl
twierdzenia o wiriale. Mnozac powyzszy wzór przez objetosc gwiazdyR3 otrzymamy
w przyblizeniu Ea IV ET. Wówczas i energia calkowitaE = Ea + ET jest takze
proporcjonalna do energii termicznej, z przeciwnym znakiem(E jest ujemne).
W równowadze produkcja energii w reakcjach jest równowazona przez straty na
wypromieniowanie. W przeciwienstwie do produkcji energii straty lagodnie zaleza od
temperatury i w pierwszym przyblizeniu ich zmiane pominiemy. Wówczas
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Roswl""anle sadania Meol.
Równanie (5 + 3.,/2)'" - (3 + 5.,/2)" = O
dla calkowitych m I n, to w I.tocie
dwa równania o w.p6lczynnlkach
calkowitych: jedno mówll\Ce o tym,
ie .uma wyrarow nie zawieraJacych
.,/2 jeot równa O I drugie - ie .uma
w.pólczynnllt6w wyrazów zawierajacych
.,/2 je.t równa O. Dlatego para(m, n)
beda,ca rozwla,zaniem danego równania
je.t równlei rozwia,zaniem r6wnania
(5 - 3.,/2)'" = (3 - 5.,/2)" = O
- prowadzi ono 00 tych .amych r6wnan
dla liczb calkowitych. R6wnanie
(5 - 3.,/2)'" = (3 - 5.,/2)" ma jednak
tylko jedno rozwia,zanie (O,O), bo
O< 5 - 3.,/2 < l < 5.,/2 - 3. Zatem
m = n = O.

Roswl"sanle sadani •• M 6'011.
i'owewai !(O) = !(l) = l, wiec wyra.
wolny wielomianu !,,(x) """
= [(1( ... (I(x)) ... )), je.t r6wny 1.~

,.-r",s,.
Sl~' !,,(m) daje przy dzieleniu przez
m reozte 1. Dla danychk i n i.lnieje
wiec tah para liczb ealkowiloyeh p ip',
ie

!"+I>(m) = h(J,,(m) =
=p,!,,(m)+l,

dowolny wsp6lny dzielnik !"+k(m)
i !,,(m) je.t zatem dzielnikiem
jednoki, czyli

NWD(I"+k(m),!,,(m)) = l.

Roswl"sanle sadania Me08.
Zal6imy, ie

j:+ Va+ ' , ' + .,ja = b.
•.. ~~
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Podnoszac wielokrotnie do kwadratu
obie strony równania arar. prr,enoszac
na prawa, strone wyrazy bez
pierwiastka, otrzymamy dla pewnych
nieujemnych liC7.bcalkowitych c, d

Va+.,ja=c i .,ja= d,
,Stad d' + d =c', wtedy dla d > O
jest c > d, a wiec c ~ d+ l, skad
c'>d(d+l)=d'+d, Zatemd=O
i jedynymi rozwif\zanislui r6wnania sa
z = II = O,

perturbacja gwiazdy, polegajl\,ca na wzroscie temperatury, prowadzi jedynie do wzrostu
tempa reakcji j wzrostu energii calkowitej, czyli malenia jej wartotfci bezwzglednej
(wzrost promienia gwiazdy). Na mocy równowagi hydrostatycznej.oznacza to malenie
temperatury, czyli zanik perturbacji. Zatem ujemne efektywne cieplo wlasciwe
Slónca zaEewnia spokojny przebieg reakcji termoja,drowych w jego wnetrzu. Wiecej
informacji na temat Slonca i zwyklych gwiazd Czytelnik znajdzie w moim artykule
w Delcie 6/1989.

o nlestabllnollcl reak~1 we wnetnu bialego karla

Inaczej rzecz sie ma we wnetrzu bialego karla. Cisnienie w jego wnetrzu (czyli przekaz
pedu na jednostke czasu i powierzchni) jest wskutek degeneracji zdominowane przez
elektrony. Okreslajacy cisnienie rozklad ich pedów wynika z zasady nieoznaczonosci:

3 11,3 3 (!
6,p '" -- '" h -,

6,z3 P.

gdzie p oznacza ped. Zwil\,Zeknieoznaczonosci polozenia z gestoscil\ 6,z3 '"p./ (!

wynika z zakazu Pauliego dla elektron6w, w mylfi którego tylko jeden elektron
moze sie znalezc w danym stanie, okreslonym przedzialami pedu i polozenia:6,p3

i 6,z3,. Zatem rozklad pedów oraz cisnienie zalezl\ jedynie od gestosci. Dzieje sie
tak przynajmniej tam we wnetrzu bialego karla, gdzie(! jest na tyle duze, ze pedy
ruch6w termicznych Sl\,zaniedbywalne wobec6,p, czyli gdzie zachodzi degeneracja.
W przypadku rozpoczecia sie reakcji termojl\drowych zaczyna rosnl\c temperatura,
ale nie powoduje to z poczl\,tku wzrostu cisnienia. Stan taki trwa:dop6ki wysoka
temperatura nie spowoduje oddegenerowania gazu. Dopiero wtedy jego cisnienie
zaczyna reagowac na temperature - z koniecznosci gwaltownie. W mylfi powyzszego
reakcje ja,drowe we wnetrzu bialego karla, o ile tylko znajdzie sie tam paliwo, muszli.
prowadzic do wybuchu.

lfeak~e termoj~drowe w gwlasdaeh nowych

Wodór spadajl\cy na powierzchnie bialego karla jest poczl\,tkowo rozgrzany upadkiem
i pod niewielkim cisnieniem nie ulega degeneracji. Dopiero gdy nazbiera sie jego
dostatecznie gruba warstwa, u jej podstawy cisnienie moze osil\gnl\,c wartosc
wystarczajl\cl\ do degeneracji. W miedzyczasie temperatura musi tam rosnl\c, by
zapewnic odprow}illzanie na zewnatrz ciepla z wnetrza, jak i z rozgrzanej upadkiem
otoczki. Gdy temperatura osil\,gnie wartosc wystarczajl\cl\, do rozpoczecia reakcji
termojl\,drowych zanim w otoczce wystl\pi degeneracja, spalanie wodoru przebiega
spokojnie, jak na Sloncu. Otoczka rozszerzy sie o tyle, by zapewnic tempo palenia
wodoru równe tempu jego naplywania od drugiej gwiazdy. Jednak jesli reakcje
rozpoczna. sie dopiero po nastl\pieniu degeneracji w podstawie otoczki, prowadzl\ do
gwaltownego wzrostu temperatury i tempa reakcji, czyli do wybuchu termoja.drowego.

Przebieg wybuchu

Poczl\tkowo wzrost temperatury w warstwie zdegenerowanej nie wplywa na
cisnienie (I faza wybuchu). Energia produkowana w tej fazie jest odpowiedzialna za
gwaltownosc p6zniejszego wybuchu. Lawinowe narastanie reakcji zostanie wstrzymane
dopiero po dotarciu wydzielonego ciepla do warstw niezdegenerowanych. Z chwila
dotarcia ciepla do powierzchni gwiazdy nastepuje maksimum jasnosci (mocy)
calkowitej. Z uwagi na mall\ powierzchnie jasnosc powierzchniowa jest duz'a. Na
mocy prawa Stefana-Boltzmanna wynosi onauT", co oznacza wysoka. temperature.
Na mocy prawa Wiena czestosc maksimum promieniowania, proporcjonalna do
temperatury, wypada wówczas w dalekim nadfiolecie. Przyrost cisnienia gazu
w niezdegenerowanej otoczce powoduje jej ekspansje (II faza wybuchu). Ekspansja
widocznej powierzchni (fotosfery) postepuje tak dlugo, dop6ki jej gestosc nie spadnie
tak, ze staje sie ona przezroczysta. Osil\gane jest w6wczas maksimum blasku (III faza),
bowiem w przyblizeniu Rayleigha-Jeansa moc swiecenia w pasmie widzialnym zalezy
slabo od temperatury, a glównie od powierzchni. W tej fazie wewnetrzna czesc otoczki
zaczyna opadac, podsycaja.c dopalanie reszty wodoru. Dzieje sie to juz przy braku
degeneracji, zatem spokojnie i zapewnia mniej wiecej stalli. moc calkowita w tej fazie.
Równoczesnie rzedniecie otoczki powoduje cofanie sie widocznej jej powierzchni i co za
tym idzie - spadek jasnosci widzialnej. W ostatniej (IV) fazie nas!epuje zakonczenie
wybuchu. Wówczas odtwarza sie przeplyw masy od towarzysza, byc moze dodatkowo
stymulowany ogrzaniem go przez wybuch.



Sklld 81ebiore gwaltowne wybuchy?

Masa Chandrasekhara - maksymalna
masa bialego karla równa
okolo 1,44 M0' Im wiekna jest masa
bialego karla, tym mniejsze sa jego
rozmiary - przy masie Chandrasekhara
teoretycznie daza do zera.

Teoretycy maj~ lrudnoki ze zrozumieniem, sk~d sie bior~ najgwaltowniejsze wybuchy
nowych. Wyliczymy najwainiejsze, wi~~e sie z tym problemy i proponowane ich
rozwiazania.
l. Podobnie jak w bombach termoj~rowych tak i tu trudno jest zapobiec

przedwczesnemu rozleceniu sie otoczki i rozproszeniu paliwa. Uwazamy, ze to
przedwczesne rozproszenie nie zachodzi dzieki zmagazynowaniu czesci energii
otoczki w p+ niestabilnych j~rach atomowych 13N, aO, 160, 17F. J~ra te
rozpadaj~ sie po czasie rzedu 100 s (który jest dluzszy od charakterystycznego
czasu zachodzenia zmian w otoczce, równego stosunkowi grubosci otoczki do
predkosci d'wieku), a wiec przez ten czas zgromadzona w nich energia nie wplywa
na stan gazu. Poniewaz w panuj~ych wtedy temperaturach nie zachodzi synteza
12C, zatem calkowita liczba j~er C, N,° nie ulega zmianie, jedynie s~ one dzieki
przyl~zaniu protonów zamieniane na izotopy p+niestabilne. Zatem skutecznosc
tego mechanizmu wymaga obecnosci od pocz~tku duzej ilosci trwalych izotopów
C,N,O.

2. Skoro energia, która moze byc zuzyta na odrzucenie otoczki, jest ograniczona,
to powinna zostac racjonalnie wykorzystana. By tak sie stalo, niezbyt masywna
i gesta otoczka powinna byc u podstawy zdegenerowana, a tak bedzie, gdy bialy
karzel bedzie masywny (o masie zblizonej do masy Chandrasekhara) i co za tym
idzie, maly. Wtedy bowiem u podstawy otoczki panuje silna grawitacja i moze
wyst~pic gestosc wystarczaj~a do degeneracji.

3. Dodatkowo okazuje sie, ze tempo gromadzenia wodoru na powierzchni bialego karla
nie moze byc zbyt wielkie. Wtedy bowiem wraz z wodorem otoczka zyskiwalaby
coraz wiecej energii termicznej nie mog~c sie jej pozbyc, gdyz tempo jej utraty
niewiele zmienia sie w trakcie akrecji. Zatem utrzymanie otoczki w temperaturze
dostatecznie niskiej, by zapobiec przedwczesnemu zapaleniu, przed nast~pieniem
degeneracji, wymaga tempa akrecji przed wybuchem lub po nim nizszego co
najmniej o rz~ wielkosci niz obserwowane w znanych nowych. Dlatego postuluje
sie tzw. hibernacje nowych w stanie powolnej akrecji, po którym nastepuje wzrost
tego tempa na kilkaset lat przed wybuchem i powt6rn~ hibernacje az do nastepnego
wybuchu.

Rola ob8erwa~i

Jak widac, na wszystkie problemy znaleziono rozwiazania. Sek jednak w tym, ze
w dotychczasowych obserwacjach brak potwierdzenia tych rozwi~an. Ostateczne
wyjasnienie natury gwaltownych wybuch6w nowych czeka na dalszy postep, zarówno
teorii, jak i obserwacji. Np. dodatkowe ilosci C, N, 0, postulowane w (l), moglyby
pochodzic z wnetrza bialego karla, o ile cala otoczka wodorowa jest kazdorazowo
odrzucana. Dotychczasowe obserwacje jednak pozwalaly ocenic mase otoczek jedynie
posrednio, na podstawie masy odrzuconej mglawicy. Nie wiadomo zatem, czy w miare
kolejnych wybuchów przybywa czy ubywa masy bialego karla. Nie jest tez jasne dla
obserwatorow, czy i jaki wplyw na sile wybuchu ma ewentualne pole magnetyczne
bialego karla.

Dzis zainteresowanie gwiazdami nowymi dodatkowo stymuluje fakt, ze s~ latwo
obserwowalne nawet w znacznych odleglosciach i moga posluzyc do pomiaru odleglosci
pobliskich galaktyk. Z doswiadczenia okazuje sie, ze moc swiatla nowej w maksimum
mozna znalezc z malym bledem na podstawie czasu trwania wybuchu: im krótszy
wybuch, tym wieksza moc. A skoro juz wiemy, jaka jest moc i obserwujemy, jaki
strumien energii dociera do nas na jednostke powierzchni, to potrafimy obliczyc, jaka
jest odleglosc nowej .
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