* Adiunkt, Narodowe Centrum Badan
Jadrowych

Gwiazdy typu OB to gorace, masywne
gwiazdy widmowe typu O (hiperolbrzymy
o temperaturze powierzchni

25000-50 000 K i masach >16 Mg) lub
wczesnego typu B (jasne, masywne,
2,1-16 M, olbrzymy o temperaturze

10 000-30000 K), ktére tworzg sie

w luzno zorganizowanych grupach
zwanych stowarzyszeniami OB. Oba typy
gwiazdowe sg bardzo masywne i krétko
zyjace, dlatego nie oddalajg si¢ zbyt od
miejsca swojego powstania.
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Rys. 1. Schematyczne przedstawienie
sekwencyjnego scenariusza tworzenia si¢
gwiazd z uformowanymi trzema
pokoleniami i czwartym pokoleniem
gwiazd tworzacym si¢ w chmurze pytu.
Strzalki wskazuja, ze do powstania
drugiego i wyzszych pokolen gwiazd
przyczynila sie bezpos$rednio podgrupa
wczesniejsza

Gwiazdy o masach wigkszych niz 8 Mg
nazywane sg gwiazdami o duzej masie.

Rozumowanie to pozostaje prawdziwe dla dowolnej parzystej liczby réznych

punktéw plaszczyzny Sy, S, ..., Sor (k > 2) bedacych §rodkami kolejnych bokéw

wielokata. OdkryliSmy w ten sposéb nastepujace twierdzenie:

Twierdzenie (Edward Kasner, 1903). Niech S, Sa,..., S; (i = 3) bedg réznymi

punktami plaszczyzny, ktore sq $rodkamsi kolejnych bokow wielokgta.

(a) Jezelii jest liczbg nieparzystq (i =2k + 1, k > 1), to istnieje dokladnie jeden
wielokgt W1Ws ... W; taki, Ze

(%)
(b) Jezelii jest liczba parzystq (i = 2k, k = 2), to wielokgt W1Wy ... W;

spelniajgcy warunek (x) istnieje wtedy i tylko wtedy, gdy

S1+S3+...4+8Sok_1=82+8S4s+ ...+ So.

1 ) . .
S = 5Wi+Wji), §=1,2,....i, gdzie Wisy = W1

Punkt (b) geometrycznie oznacza, ze zbiory punktéw S; o indeksach
nieparzystych oraz parzystych maja ten sam Srodek ciezkosci. Wéwcezas takich
wielokatéw jest nieskoniczenie wiele i dowolny punkt plaszczyzny rézny od
punktéw S; moze peié role wierzchotka W;.

Powyzsze uwagi nie wyczerpuja zagadnienia. Rozwazania mozna prowadzic,
rozpatrujac dla i > 4 ,wieloboki przestrzenne”.

Opisana sytuacja to prosta ilustracja dziatania skoniczonych szeregéw Fouriera,
og0lniej — analizy harmonicznej, ktéra z matego zbioru informacji stara sie
odtworzy¢ ogdlniejsze zjawisko. Czasem mozna to zrobi¢ bardzo precyzyjnie,
innym razem tylko w ogblnym zarysie, a czasem jest to niemozliwe.

Collect and Collapse: obszary
zjonizowane a formowanie sie gwiazd

Miguel FIGUEIRA*

W potowie XX wieku astronomowie zaobserwowali kilka niezwiazanych ze

soba grawitacyjnie skupisk gwiazd wysokomasowych typu OB (tzw. asocjacji
gwiazdowych OB). Okazalo sie, ze kazda z tych grup zawiera gwiazdy mniej
wiecej w tym samym wieku, co moze sugerowaé, ze formowanie si¢ gwiazd

w tych obszarach nastepowalo w sposéb sekwencyjny: pierwsza generacja
spowodowala uformowanie drugiego pokolenia gwiazd o duzych masach, druga —
trzeciego i tak dalej (rys. [1)). Ten prosty, sekwencyjny scenariusz moze wyjasnié,
w jaki sposéb gwiazdy w kazdej z zaobserwowanych podgrup znajduja sie w tej
samej lub bardzo zblizonej fazie ewolucji.

Terminem H1I astronomowie okreslaja zjonizowany wodér atomowy (obszar

H1 to oblok neutralnego wodoru atomowego, a Hy to wodor czasteczkowy).

W artykule ,,Gwiezdne przedszkola — obszary H1I w galaktyce” (A3)),

opisalem tworzenie sie zjonizowanych (H1I) regionéw wokdl gwiazd o duzych
masach. Zasadniczo gwiazdy o duzej masie emituja fotony w zakresie
ultrafioletowych (UV) dlugosci fal elektromagnetycznych, ktére jonizuja chmure
wodoru wokoét nich. Kiedy liczba jonizacji jest réwna liczbie rekombinacji,
obszar H1I osiaga swoja poczatkows wielko$é nazywanag sfera Stromgrena.

Po utworzeniu sfery Stromgrena ci$nienie jonizacji wewnatrz obszaru H 11

jest wieksze niz ci$nienie otaczajacej go chmury. Ta réznica cisnien powoduje
rozpoczecie fazy ekspansji. NaddZzwigkowy front jonizacyjny (IF) tworzy

front uderzeniowy (SF), ktéry nastepnie $ciesnia chmure (A3,). Poprzez
rozszerzanie si¢ coraz wigcej materialu gromadzi si¢ pomiedzy frontami.
Stabilne ci$nienie utrzymywane pomiedzy frontami IF a SF sprawia, ze

chmura (w ksztalcie torusa) jest odporna na zapadanie grawitacyjne, az do
momentu osiagniecia gestoséci krytycznej, powyzej ktérej utrzymywany pomiedzy
frontami material rozpada si¢ na kawalki. Powstale w ten sposéb fragmenty
beda stanowity siedlisko dla kolejnych pokolen gwiazd. Mechanizm ten,

w ktérym nowe pokolenie gwiazd jest konsekwencja gromadzenia si¢ (collect)
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H, to linia w widmie atomu wodoru
o dtugosci fali rzedu 656,28 nm.
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materiatu i zapadania sie (collapse) otrzymanej chmury materialu, znany jest
jako Collect&Collapse (C&C) i zostal odkryty przez Bruce’a Elmegreena

i Charlesa Lade w 1977 roku. Zauwazyli oni, ze warstwa ogrzana przez region

H 11 sprzyja powstawaniu gwiazd o duzej masie, poniewaz masa otrzymanych
fragmentéw jest proporcjonalna do temperatury materialu w warstwie pomiedzy
frontami. Ponadto niestabilno$¢ w obszarze H 11, spowodowana wstrzasem

z rozpadu warstwy po osiagnieciu temperatury krytycznej, prowadzi do
powstawania wiekszych, a co za tym idzie, masywniejszych fragmentéw.

Innymi stowy, gwiazdy wysokomasowe moga wzbudza¢ powstawanie gwiazd
wysokomasowych, ktére nastepnie same moga indukowaé¢ powstawanie nowych
gwiazd wysokomasowych. Taka reakcja tancuchowa moze zachodzi¢ do momentu
wyczerpania zapasu gazu w chmurze.

W celu oszacowania wlasciwosci fizycznych zwigzanych z fragmentami warstw
astronomowie positkuja sie sformulowaniami analitycznymi. Ponizej przyjrzymy
sie dwém z nich — czasowi potrzebnemu do rozdrobnienia (fragmentacji) warstwy
oraz $redniej masie powstalych kawalkow:
-1 -5 4 -1 -5

tirag ~ 1,56 Myr - csll1 . Ll?c “ngt’ Mirag ~ 23Mg - cﬁ . Ll?c “ngt’
gdzie cg, N1yc oraz ng oznaczaja kolejno predko$é dzwieku, liczbe fotonéw
o energiach powyzej granicy Lymana emitowanych z masywnej gwiazdy
oraz poczatkows gestos¢ chmury, a Myr oznacza miliony lat. W pierwszym
przyblizeniu przyjmujemy, ze cs ~ T:, gdzie T jest temperatura chmury. Liczbe
fotonéw Npyc mozemy wyznaczy¢ z pomiaru linii H, (cecha charakterystyczna
zjonizowanego wodoru), emisji swobodno-swobodnej (free-free emission,
promieniowanie pochodzace z rozpraszania swobodnych elektronéw na jonach,
obserwowane w radiowych dlugosciach fal) lub z symulacji, o ile znany jest typ
spektralny gwiazdy o wysokiej masie. Warto$¢ ng jest trudna do oszacowania,
poniewaz poczatkowy rozklad pylu w chmurze nie jest znany. Generalnie
zakladamy, ze material neutralny zawarty w warstwie poczatkowo znajdowal
sie wewnatrz obszaru H1I.
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Rys. 2. Czas potrzebny do rozdrobnienia warstwy, teag (lewy panel) oraz $rednia masa fragmentéw
Mtrag (prawy panel) w funkcji poczatkowej gestosci chmury ng. Ciggte linie odpowiadaja modelowi

z typowymi wartosciami ¢s oraz Nipyc, linia przerywana otrzymana jest dla cs = 0,4 km s,

a kropkowana dla Npyc = 1049 g1

Na rysunku [2| ciagla linia przedstawiona jest zaleznosé czasu potrzebnego do
rozdrobnienia warstwy, teag, W funkcji parametru ng dla wartosci ¢; = 0,3 km s~
(T ~ 20 K) oraz Npyc = 10*® s71. Wraz ze wzrostem parametru ng krytyczna
gestosé, powyzej ktorej warstwa rozpada sie, osiagana jest szybciej, a wiec
thag jest nizszy. Réwniez wzrost Npyc (10 s™1, linia kropkowana) prowadzi
do skrécenia czasu teag. Jesli T wzrosnie o wspolezynnik 2 (cs ~ 0,4 km s™1,
przerywana linia), ty.e takze wzrosnie, gdyz temperatura bedzie przeciwdzialaé
zapasci grawitacyjnej. Na rysunku mozna zaobserwowad, ze masa fragmentow
zalezy gléwnie od czynnika cg, czyli posrednio od temperatury chmury, ale takze
od niestabilnoéci w warstwie, a nie od Nryc czy ng.
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Wystepowanie masywnych fragmentéw nie jest gwarancja, ze gwiazdy o duzej
masie beda si¢ w nich skutecznie formowad, ale zdecydowanie wspiera teze, ze
gwiazdy o masach powyzej 8 M maja, poprzez mechanizm C&C, potencjal do
tworzenia nowego pokolenia gwiazd o duzych masach.
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