Słońce
Podstawowe informacje o Słońcu
Przypuszcza się, że Słońce powstało około 4,6 miliarda lat temu, po trwającym kilkadziesiąt milionów lat okresie kurczenia się obłoku międzygwiazdowego (wywołanym prawdopodobnie wybuchem pobliskiej supernowej). Gdy temperatura i ciśnienie w centrum kurczącego się obłoku osiągnęły wartości pozwalające na zaistnienie reakcji syntezy jądrowej narodziło się Słońce. Przez 4,6 miliarda lat Słońce zwiększyło swój promień od 8 do 12%, oraz jasność o ok. 27%. Zawartość wodoru w jądrze młodego Słońca wynosiła ok. 73%, obecnie wynosi już tylko 40%. Gdy zapasy wodoru wyczerpią się, co nastąpi za mniej więcej kolejne 5 miliardów lat, Słońce zmieni się w czerwonego olbrzyma, po czym odrzuci zewnętrzne warstwy, przeistaczając się w białego karła. Przez wiele miliardów lat będzie stygł, aż stanie się czarnym karłem (wszechświat jest jeszcze za młody, by istniały takie obiekty). 
Masa Słońca stanowi 99,9% masy całego układu słonecznego, pozostałą część stanowi 8 planet (Merkury [image: image1.bmp], Wenus [image: image2.bmp], Ziemia [image: image3.bmp], Mars [image: image4.bmp], Jowisz [image: image5.bmp], Saturn [image: image6.bmp], Uran [image: image7.png]


, Neptun [image: image8.bmp]), planety karłowate (Pluton, Ceres, Eris), pas planetoid pomiędzy Marsem, a Jowiszem, niewielkie obiekty leżące za orbitą Neptuna od pasa Kuipera do obłoku Oorta.  
Słońce w astronomii oznacza się symbolem [image: image9.bmp] .
Wybrane wielkości związane ze Słońcem :
	Wielkość
	Wartość

	Średnica
	1,392 × 106 km (109 średnic Ziemi)

	Masa
	1,9891 × 1030 kg (333 950 mas Ziemi)

	Moc promieniowania
	3,827 × 1026 W

	Temperatura efektywna powierzchni
	5780 K (5507 °C)

	Średnia odległość od Ziemi
	149 597 871 km (j.a – jednostka astronomiczna)

	Okres obrotu
	Od 25 dni (na równiku) do 36 dni (na biegunach)

	Okres obrotu wokół centrum galaktyki
	226 000 000 lat


Średnią odległość Ziemi od Słońca nazywamy jednostką astronomiczną. Znając tą odległość i masę Ziemi można łatwo obliczyć masę Słońca (prędkość poruszania się Ziemi po orbicie wyznaczamy ze wzoru na prędkość, gdzie droga to oczywiście 2πRZ gdzie RZ to średnia odległość Ziemi od Słońca):

Siła dośrodkowa utrzymująca Ziemię na orbicie jest równa sile oddziaływania grawitacyjnego pomiędzy Ziemią a Słońcem, zatem:
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Moc promieniowania Słońca możemy obliczyć na podstawie tzw. stałej słonecznej czyli ilości energii przepływającej przez powierzchnię 1m2 w czasie 1 sekundy, w odległości 1 j.a. od Słońca. Jej wartość to 1366,1 W/m2 – mając tą wartość wystarczy teraz pomnożyć ją przez powierzchnię kuli o promieniu równym 1 j.a. by uzyskać moc promieniowania Słońca.
Do powierzchni Ziemi dociera około 400 bilionowych części energii emitowanej przez Słońce. Dla porównania – moc wszystkich urządzeń na Ziemi stanowi jedynie 0,002 % energii docierającej do Ziemi ze Słońca. 
Temperaturę efektywną Słońca określono na podstawie widma ciągłego jego promieniowania. Po porównaniu z widmem ciała doskonale czarnego od temperaturze około 6000 K okazało się, że oba widma są bardzo zbliżone do siebie.
Budowa Słońca
Słońce jest kulą zjonizowanego gazu (plazmy).Na podstawie analizy widma liniowego Słońca można było określić skład zewnętrznych warstw Słońca. 73.4% stanowi wodór, 25% hel ,a 1.6% to inne pierwiastki cięższe od helu – między innymi tlen, węgiel i azot.

Jest utrzymywane w równowadze hydrostatycznej (dlatego Słońce nie rozproszyło się w przestrzeni kosmicznej, ani nie zapadło) dzięki sile grawitacji z jednej strony i rosnącemu wraz z głębokością ciśnieniu gazu z drugiej strony. 

Zjawisko to opisuje równanie równowagi hydrostatycznej:
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Gdzie :

Δp – różnica ciśnień

Δh – różnica wysokości
ρ – gęstość obiektu

M – masa  obiektu

R – promień obiektu

Gdybyśmy chcieli obliczyć ciśnienie wewnątrz Słońca to należałoby za  Δh przyjąć promień Słońca, za ρ średnią gęstość słońca (aby ją otrzymać dzielimy masę Słońca przez jego objętość), a za Δp możemy przyjąć ciśnienie we wnętrzu Słońca – powinniśmy przyjąć, że Δp to różnica ciśnień pomiędzy jądrem, a zewnętrznymi warstwami Słońca, ale w tych warstwach ciśnienie jest pomijalnie małe…

Po obliczeniu okazałoby się, że ciśnienie w jądrze Słońca ma wartość około 3 * 1012 hPa, czyli około 300 TPa.
Jednak jest to wartość prawie stukrotnie mniejsza niż wartość rzeczywista – wynika to z założenia, że gęstość Słońca jest stała. W rzeczywistości w miarę zbliżania się do środka Słońca, gęstość rośnie bardzo szybko by w samym centrum osiągnąć wartość 1.6 * 1012 kg/m3. (Ciśnienie wynosi około 2.4 * 1014 hPA czyli około 24 PPa).
Korzystając z wcześniejszych danych można jednak uzyskać dość dokładną temperaturę panującą w samym centrum Słońca – korzystając z równania stanu gazu doskonałego:

[image: image12.wmf]B

H

H

B

k

m

p

T

m

T

k

p

×

×

×

=

×

×

×

=

r

m

m

r


Gdzie:
mH – masa wodoru

μ – przyjmujemy wartość 1

Otrzymamy temperaturę około 2.4 * 107 K czyli bardzo zbliżoną do rzeczywistej temperatury 1.6 * 107 K.
Jądro Słońca
Jak widać w jądrze Słońca panuje ogromne ciśnienie i temperatura. Jądro Słońca ma promień równy około jednej czwartej całego promienia Słońca. Na podstawie Modelu Standardowego (czyli teorii fizyki cząstek elementarnych) oszacowano, że obecnie w jądrze Słońca zawartość wodoru wynosi około 40%.

W jądrze Słońca powstałej 95% produkowanej przez nie energii. Reszta energii powstaje w wyższych warstwach gdzie temperatura pozwala na zaistnienie reakcji termojądrowych (tempo tych reakcji maleje wraz ze zmniejszaniem się temperatury).

Energia powstaje w wyniku reakcji fuzji czterech protonów w jądro helu. Istnieją dwa rodzaje cyklów – w Słońcu 99% energii powstaje w wyniku cyklu proton-proton. Pozostałe 1% powstaje w wyniku cyklu węglowego-azotowo-tlenowego zwanego w skrócie cyklem CNO – jest to efektywne źródło energii w temperaturach wyższych niż panują w Słońcu dlatego ma on tak niewielki udział w produkcji energii.

Produkcja energii zachodzi w następujący sposób:
· cykl ppI stanowiący 86% wszystkich reakcji proton-proton, składa się on z trzech reakcji: 
p + p → 2H + e+ + ve   (uwolniona energia – 1,44 MeV)
2H + p → 3He + γ    (uwolniona energia – 5,494 MeV)
3He + 3He → 4He + 2p + γ    (uwolniona energia – 12,860 MeV)
· 14% reakcji to reakcje powstawania berylu:

3He + 4He → 7Be + γ (1,586)
Dalej reakcja ta może przebiegać na dwa sposoby. W 99% przypadków będzie przebiegać w reakcji ppII:
7Be + e- → 7Li + ve (uwolniona energia -  0,862 MeV)
7Li + p → 24He (uwolniona energia -  17,348 MeV)

lub w reakcji ppIII:
7Be + p → 8B + γ (uwolniona energia -  0,137 MeV)
8B → 8Be + e+ + ve (uwolniona energia -  15,1 MeV)
8Be → 24He (uwolniona energia -  2,995 MeV)
· Najrzadziej zachodzi  (w jednym przypadku na 400) reakcja proton-elektron-proton:

p + e- + p → 2H + ve (uwolniona energia -  1,442  MeV)

Udział tej reakcji w produkcji energii jest tak niewielki, że można go pominąć, lecz jest ona źródłem wysokoenergetycznych neutrin.
98% Powstającej energii stanowią fotony, a 2% stanowią powstające neutrina. Słońce w trakcie reakcji traci masę, jednak jak obliczono masa utracona przez Słońce w okresie tych reakcji jest mniejsza niż niepewność pomiarowa z jaką wyznaczono masę Słońca…

Przez wiele lat istniały wątpliwości co do wiedzy na temat warunków panujących w jądrze Słońca – gdy ziemskie detektory neutrin osiągnęły odpowiedni poziom dokładności, okazało się, że do Ziemii dociera do ½ liczby neutrin, które przewidywał obowiązujący model jądra Słońca (Problem neutrin słonecznych) – oznaczałoby to, że w jądrze Słońca panują zupełnie inne warunki od zakładanych. Obecnie uważa się, że ubytek liczby neutrin spowodowany jest tym, że neutrina elektronowe mogą zmieniać swój typ - na neutrion mionowe i taonowe, które nie są wykrywane przez ziemskie detektory neutrin. 

Otoczka Słońca
Nad jądrem znajduje się tzw. strefa promienista. Jej temperatura jest zbyt niska by zachodziły w niej wydaje reakcje termojądrowe. Energia wyprodukowana w jądrze przedostaje się przez strefę promienistą gdzie materia przy temperaturze ponad 2 mln K jest całkowicie zjonizowana i przezroczysta dla promieniowania. Proces transportu energii zachodzi w warunkach tzw. równowagi promienistej – gdy weźmiemy dowolną objętość to ilość promieniowania dostającego się do niej jest równa ilości promieniowania opuszczającego tą przestrzeń (To znaczy, że ilość fotonów przed i po przejściu przez strefę promienistą jest taka sama).
Gęstość gazu w otoczce gwałtownie spada najpierw hel, a później także wodór przestają być całkowicie zjonizowane i stają się nieprzezroczyste dla promieniowania, które ulega absorpcji – fotony są wielokrotnie pochłaniane i emitowane przez co ich podróż na powierzchnię Słońca trwa kilkaset tysięcy lat, dla porównania neutrina, które nie reagują z plazmą potrzebują na opuszczenie Słońca zaledwie 2 sekund. Ogrzewana materia otoczki (w wyniku energii dostarczonej przez fotony) zwiększa swoją objętość i staje się lżejsza od otoczenia, przez co wznosi się ku górze – jest to tak zwana strefa konwektywna, która rozciąga się do samej powierzchni Słońca. Grubość tej warstwy stanowi ok. 0.3 promienia Słońca, ale zawiera ona tylko 2% całkowitej masy gwiazdy. Zewnętrzne warstwy strefy konwekcyjnej możemy obserwować w postaci zmieniającego się wzoru granulacji. Jasne obszary zawierają gorącą, wynurzającą się materię, a wąskie ciemniejsze pasma chłodniejszą, tonącą materię. Takie Granule mają średnicę od 1000 do 30000 km. Najlepszym sposobem na poznanie własności otoczki i jej rozmiarów są badania heliosejsmologiczne. Obecnie znamy dość dobrze widmo tych drgań, od 3 do 12 minut. Odpowiedzialne za to zjawisko są fale akustyczne, które można wykorzystać do badań wnętrza Słońca w taki sam sposób jak drgania skorupy ziemskiej wykorzystuje się do poznania wnętrza Ziemi. Fale akustyczne są zaburzeniami ciśnienia, generowanymi przez turbulentną konwekcję w otoczce Słońca. Po odbiciu od warstw, w których ciśnienie maleje fale akustyczne wracają w głąb otoczki. Ponieważ prędkość dźwięku zależy od temperatury i rośnie wraz z głębokością trajektoria fali nie jest linią prostą. Na skutek ugięcia trajektorii fala może osiągnąć tylko ograniczoną głębokość, po czym wraca ku powierzchni. Fala więc obiega Słońce wewnątrz sfery, w której jest uwięziona. Na podstawie częstotliwości drgań można określić jak głęboko dana fala odbija się, a znając jej prędkość można zmierzyć własności ośrodka gazowego, przez który przechodzi. Na tej podstawie wyznaczono na przykład czas obrotu poszczególnych warstw. Warstwy podpowierzchniowe poruszają się podobnie jak powierzchnia, której pełen obrót na równiku trwa 25 dni, a na biegunach 30. Warstwa promienista obraca się jednorodnie w czasie ok. 28 dni, natomiast czas obrotu jądra, który jest najtrudniejszy do zmierzenia zawiera się w przedziale między 15, a 20 dni.
Atmosfera Słońca

W atmosferze Słońca możemy wyróżnić 3 warstwy : fotosferę, chromosferę i koronę. 

W powierzchniowych warstwach otoczki konwekcyjnej gęstość materii maleje na tyle, że staje się ona przezroczysta na tyle, że fotony mogą uciekać w próżnię. Nieprzezroczystość maleje bardzo gwałtownie, na przestrzeni nieco ponad 100 km. Warstwa ta to fotosfera, z której pochodzi prawie całe promieniowanie Słońca. Fotosferę czasami utożsamia się z powierzchnią Słońca. Niewielka grubość fotosfery jest odpowiedzialna także za to, że tarcza Słońca, obserwowana z Ziemi ma ostro zarysowane brzegi. Charakterystyczną cechą tej warstwy jest ziarnistość jej struktury, czyli granulacja. Czas życia pojedynczej granuli trwa ok. 10 minut. Dzieje się tak dlatego, że materia wynoszona z warstwy konwekcyjnej bardzo szybko traci energię na rzecz promieniowania. Konwekcja zachodzi także w większej skali. Od 7 do 10 tys. km mają mezogranule. Natomiast supergranule mają nawet 30 tys. km. Im większa struktura, tym wolniejsze tempo przepływu materii i dłuższy czas życia granul (supergranule mogą istnieć nawet przez jeden dzień) i większa głębokość, z której pochodzi materia (od 2 tys. km w przypadku granul do 20-30 tys. km w przypadku supergranul). Na fotosferę duży wpływ ma pole magnetyczne. Duże koncentracje pola tworzą plamy słoneczne, natomiast małe koncentracje pola tworzą flokuły, ciągi jasnych punktów układających się w jasną sieć.

Tam, gdzie temperatura jest najniższa (4100 K) zaczyna się chromosfera, gdyż poczynając od tego miejsca średnia temperatura ponownie rośnie z wysokością, do około 25000 K. Za taką sytuację odpowiedzialne są turbulencje w warstwie konwekcyjnej, które zmieniają część energii przenoszonej przez ruchy materii na energię fal mechanicznych, akustycznych i hydromagnetycznych (które unoszą się jeszcze wyżej). Energia ta rozprasza się ponad fotosferą ogrzewając chromosferę. Innym źródłem ogrzewania są niejednorodności pola magnetycznego.

Nad chromosferą znajduje się bardzo cienka warstwa przejściowa, w której temperatura rośnie jeszcze gwałtowniej i sięga 1 mln K. Za ogrzewanie tej warstwy prawdopodobnie odpowiedzialne są fale hydromagnetyczne, rozpraszające się wzdłuż linii pola magnetycznego. Ponad warstwą przejściową znajduje się korona, najbardziej zewnętrzna i najrozleglejsza część atmosfery, sięgająca od 1 do 2 promieni Słońca, zaczynając od fotosfery. Wartość ta zmienia się wraz ze zmianą fazy aktywności słonecznej. Z powodu wysokiej temperatury spadek ciśnienia gazu jest w koronie wolniejszy niż potrzebny do zachowania równowagi hydrostatycznej. Tak powstaje wiatr słoneczny, którego cząstki (swobodne protony i elektrony) na skutek ogrzania przekroczyły prędkość ucieczki. Temperatura korony wyraźnie zależy od miejsca i typowo wynosi ok. 2 mln K. Tak wysoką temperaturę nadają jej protuberancje oraz rozbłyski (rozbłysk przez chwilę może mieć temperaturę wyższą niż jądro Słońca).
Cykle aktywności słonecznej



Plazma jest świetnym przewodnikiem, dlatego jej przemieszczaniu się towarzyszą prądy elektryczne wytwarzające pola magnetyczne, które z kolei oddziałują na plazmę siłą Lorentza. W ten sposób powstaje pole magnetyczne Słońca, którego średnia indukcja jest niewiele większa niż ziemskiego pola magnetycznego, jednak nad obszarami aktywnymi w fotosferze jest wielokrotnie wyższa – siła Lorentza powoduje wynoszenie plazmy w dolne warstwy korony. Najsilniejsze pole magnetyczne występuje na obszarze plam słonecznych – są to chłodniejsze obszary powierzchni Słońca gdzie indukcja pola magnetycznego jest tysiące razy wyższa od przeciętnej. Aktywność plam słonecznych wykazuje 11-letnią cykliczność. Okres największej aktywności w czasie tego cyklu nosi nazwę Słonecznego Maksimum, a okres najniższej aktywności to Słoneczne Minimum. Na początku cyklu plamy pojawiają się w większych szerokościach heliograficznych, a później, w miarę zbliżania się maksimum cyklu przemieszczają się w kierunku równika. Słoneczne Maksimum oznacza większe ilości rozbłysków wyrzucających w przestrzeń kosmiczną miliardy ton plazmy co powoduje zwiększenie intensywności wiatru słonecznego, który powoduje na Ziemi zorze polarne...
Gwiazdy
Wyznaczanie właściwości odległych gwiazd
Masa
Przy wyznaczaniu mas odległych gwiazd wykorzystano układy podwójne, znając masy gwiazd o danych parametrach można je było później przyporządkować gwiazdom o zbliżonych właściwościach nie będących w układach podwójnych lub będących w układach podwójnych, których ułożenie względem obserwatorów na Ziemi jest niesprzyjające tj. ułożonych tak, że układ widziany jest „z góry”.

Aby wyznaczyć masę obiektów należących do układu podwójnego trzeba najpierw wyznaczyć okres obiegu gwiazd wokół środka masy i prędkości gwiazd. Wykorzystuje się przy tym fakt, że istnieją dwie cechy układów podwójnych – zaćmieniowe i spektroskopowe. W układzie zaćmieniowym można zaobserwować zmiany jasności – gdy jedna z gwiazd zniknie za drugą układ ma najmniejszą jasność – w wyniku obserwacji zmian jasności możemy wyznaczyć okres obiegu. W układzie spektroskopowym możemy zaobserwować przemieszczanie się linii widmowych układu, wskutek efektu Dopplera linie gwiazdy, która zbliża się do obserwatora zbliżają się ku fioletowi, natomiast linie gwiazdy oddalającej się, zbliżają się ku czerwieni. Mierząc przesunięcia linii otrzymamy informację o prędkości gwiazd w układzie. Układy zarówno zaćmieniowe i spektroskopowe są nieliczne, zazwyczaj układ jest zaćmieniowy lub spektroskopowy.

Mając dane o prędkościach gwiazd i okresie ich obiegu możemy wyznaczyć ich masy (bierzemy pod uwagę układ podwójny gdzie obie gwiazdy krążą wokół wspólnego środka masy po kołowych orbitach o danych promieniach) :
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Korzystając z tego, że siła dośrodkowa działająca na każdą z gwiazd jest równa sile oddziaływania grawitacyjnego pomiędzy nimi otrzymujemy:
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Wykorzystując teraz równanie na sumę promieni otrzymujemy:
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Korzystając z tego, że:
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możemy stworzyć układ równań złożony z powyższych dwóch ostatnich równań i wyznaczyć z niego masy gwiazd.
Zmierzone masy gwiazd zawierają się w przedziale od 0,08 do 100 mas Słońca.
Odległość
Aby obliczyć odległość gwiazdy od Ziemi wykorzystuje się metodę paralaksy – wykorzystywany jest tutaj fakt, że podczas wędrówki Ziemi dookoła Słońca każda gwiazda zatacza na niebie elipsę, której wielka półoś kątowa nazywana jest paralaksą. Paralaksę oznaczamy literą π .
Mając obliczoną paralaksę możemy wyznaczyć odległość gwiazdy od Ziemi oznaczaną literą D :
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gdzie aZ to promień orbity Ziemi. Ponieważ paralaksy prawie zawsze są mniejsze niż 1 stopień w praktyce stosuje się wartość paralaksy wyrażoną w sekundach łuku (1 radian = 206265 sekund kątowych):
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Stąd pochodzi jednostka odległości – parsek. Jeden parsek (1 pc) to 206265 jednostek astronomicznych.

Odległość wyrażona w parsekach i paralaksa są od siebie zależne w następujący sposób:
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Moc promieniowania
Moc promieniowania danej gwiazdy obliczamy poprzez obliczenie jej gwiazdowego odpowiednika stałej słonecznej i mnożąc go przez powierzchnie kuli o promieniu równym odległości pomiędzy tą gwiazdą, a Ziemią. Zmierzone moce promieniowania gwiazd należą do przedziału od 10-5 do 106 mocy promieniowania Słońca
Temperatura, promień, paralaksa spektroskopowa, skład chemiczny
Temperaturę efektywną gwiazdy określa się na podstawie analizy jej widma liniowego. W ten sposób ustalono różne typy widmowe gwiazd oznaczane literami : O (temperatury powyżej 25000 K), B (temperatury od 10000 do 25000 K), A (temperatury od 7000 do 10000 K), F (temperatury od 6000 do 7000 K), G (temperatury od 5000 do 6000 K), K (temperatury od 3500 do 5000 K) i M (temperatury poniżej 3500 K). Temperatury efektywne gwiazd wahają się od 2000 do 100000 K. 
Na podstawie analizy widma liniowego możemy obliczyć także paralaksę spektroskopową (D):
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gdzie S to odpowiednik stałej słonecznej dla danej gwiazdy.

Z prawa Stefana - Boltzmanna mając temperaturę efektywną i moc promieniowania gwiazdy możemy obliczyć jej promień:
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Na podstawie analizy widma gwiazdy można także określić jej skład – zawartość wodoru i helu jest podobna we wszystkich gwiazdach, zdecydowanym zmianom podlega jedynie ilość pozostałych pierwiastków (tzw. metali) – od kilkuset tysięcy razy mniej niż słońce do 4%.
Diagram Hertzsprunga - Russella
Diagram Hertzsprunga – Russella zwany też diagramem H-R to wykres, którego oś pozioma skierowana w lewo zawiera temperatury gwiazd, natomiast oś pionowa ich moce promieniowania.

Większość gwiazd należy do tzw. ciągu głównego, który biegnie od lewego górnego rogu (gwiazdy jasne i gorące) do prawego dolnego rogu (gwiazdy słabo świecące i chłodne). Do ciągu głównego należy także Słońce. Jedynie w ciągu głównym można zaobserwować zależność pomiędzy wzrostem masy gwiazdy, a jej jasnością. 

Masy gwiazd w ciągu głównym zawierają się pomiędzy 0.08 a 100 masami Słońca – mniejsze gwiazdy mają zbyt małą masę by mogły w nich zajść efektywne reakcje termojądrowe – są tzw. brązowe karły, określane także mianem „nieudanych gwiazd”. Od innych obiektów można je odróżnić po obecności litu w widmie liniowym i silniejszej emisji promieniowania w podczerwieni niż w innych długościach fal. Większe gwiazdy są szybko rozpraszane w przestrzeni przez ciśnienie ich własnego promieniowania.
Gałąź leżąca bezpośrednio poniżej ciągu głównego - to gałąź podkarłów (gwiazd II populacji). W lewym dolnym rogu wykresu znajduje się grupa białych karłów, natomiast nad ciągiem głównym znajdują się kolejno od prawej grupy: podolbrzymy, czerwone olbrzymy, olbrzymy i nadolbrzymy.

W czasie swojego życia, gwiazda podlega ewolucji i przesuwa się na diagramie H-R w prawą stronę. To, jak długo gwiazda pozostaje w ciągu głównym, zależy od jej masy. Gwiazdy o masie poniżej 10% masy Słońca stają się od razu białymi karłami. Jeżeli masa gwiazdy wynosi od 10%-40% masy Słońca to gwiazda po bardzo długim czasie z gwiazdy ciągu głównego stanie się białym karłem. Gwiazdy z ciągu głównego o masie od 0,4 do 3 mas Słońca w końcu swego życia stają się czerwonymi olbrzymami, a ostatecznie po "spaleniu" helu stają się białymi karłami. Gdy masa gwiazdy jest większa od 3 mas Słońca to po krótkim pobycie na ciągu głównym gwiazda staje się nadolbrzymem, nową lub supernową, by ostatecznie skończyć jako biały karzeł, gwiazda neutronowa lub czarna dziura.
Ewolucja gwiazd

Kiedy w jądrze gwiazdy ciągu głównego ubywa wodoru i przybywa helu, rośnie masa cząsteczkowa co oznacza spadek ciśnienia (zgodnie z podawanym przy omawianiu Słońca równaniem gazu doskonałego), aby zachować równowagę jądro zaczyna się kurczyć co powoduje wzrost temperatury i mocy promieniowania – to z kolei powoduje rozdymanie się otoczki gwiazdy, zatem promień gwiazdy rośnie, a temperatura efektywna maleje. Po wyczerpaniu się zapasów wodoru w jądrze gwiazdy opuszcza ona ciąg główny i przemieszcza się do grupy czerwonych olbrzymów.
Skoro w jądrze gwiazdy nie ma już wodoru, przy odpowiedniej temperaturze (rzędu 108 K), następuje zapłon helu – w wyniku reakcji syntezy trzech jąder helu powstaje węgiel. Gdy zapasy helu się wyczerpią, następuje synteza jąder węgla, której efektem jest powstanie tlenu, z kolei po wyczerpaniu się zapasów węgla tlen syntezuje w krzem, a ten z kolei po wyczerpaniu zapasów tlenu w żelazo. Każdy z tych etapów trwa coraz krócej i przebiega w coraz wyższej temperaturze, jądro gwiazdy coraz bardziej się kurczy, a otoczka gwiazdy coraz bardziej się rozszerza. Z chwilą powstania żelaznego rdzenia w jądrze gwiazdy, wszelkie reakcje syntezy ustają ponieważ wszystkie reakcje syntezy z pierwiastkami z grupy żelaza są endotermiczne. Gdy żelazny rdzeń osiąga masę Słońca odległości pomiędzy cząstkami wynoszą zaledwie 10-12m – w tych warunkach to elektrony są głównym źródłem ciśnienia przeciwstawiającego się siłom grawitacji, natomiast ich energia jest większa niż energia odpowiadająca różnicy mas pomiędzy protonem i neutronem co pozwala na tzw. wychwyt elektronu:

p + e → n + ve
W ten sposób elektrony znikają, a wraz z nimi ciśnienie gwałtownie maleje co doprowadza do kolapsu gwiazdy czyli gwałtownego zmniejszenia się rozmiarów rdzenia, któremu towarzyszy emisja ogromnej ilości energii, głównie w postaci neutrin. Zjawisko to jest widoczne jako gwałtowny rozbłysk gwiazdy zwany supernową typu II. Setki lat po wybuchu widać w miejscu eksplozji ogromny obłok, który rozchodzi się w przestrzeni kosmicznej z prędkością tysięcy kilometrów na sekundę. 
Powyższy tok ewolucji dotyczy gwiazd o masach większych od ośmiu mas Słońca. Mniejsze gwiazdy nie mają warunków by doprowadzić do zapłonu węgla, a w ich węglowym rdzeniu elektrony mają zbyt małą energię by doprowadzić do reakcji wychwytu, a tym samym kolapsu gwiazdy. Stabilność tracą zewnętrzne warstwy gwiazdy, które rozbłyskują gwałtownie co kilka tysięcy lat na 100 lat, podczas tych rozbłysków rozdęta otoczka coraz szybciej się rozszerza aż w końcu rozpływa się w rzadki obłok zwany mgławicą planetarną, pozostawiając przy tym odsłonięty rdzeń gwiazdy, który stygnąc przemienia się w białego karła. Brak ciśnienia reakcji termojądrowych sprawia, że zapada się ono pod własnym ciężarem osiągając ogromną gęstość - masa naszego Słońca ściśnięta jest w wielkości Ziemi. Przed dalszym zapadaniem białego karła chroni jedynie ciśnienie elektronów. Maksymalna masa, jaką obiekt może osiągnąć, zanim grawitacja je przezwycięży, znana jako granica Chandrasekhara, wynosi ok. 1.4 masy Słońca. Po jej przekroczeniu, najczęściej w wyniku przypływu materii z innego członka układu podwójnego, biały karzeł wybucha jako supernowa typu Ia, pozostawiając po sobie gwiazdę neutronową – utożsamianie z pulsarami czyli obiektami obracającymi się nawet setki razy na sekundę wysyłającymi przy tym fale radiowe.
Czarne dziury

Kolaps gwiazdy o masie większej niż 25 mas Słońca ( masa obszaru który się zapada jest większy od maksymalnej masy gwiazdy neutronowej ) powoduje powstanie czarnej dziury. Czarna dziura powstaje ponieważ prędkość ucieczki z jej powierzchni jest większa od prędkości światła – zatem jest ona niewidoczna. Promień rdzenia jest mniejszy od promienia Schwarzschilda:
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Powierzchnia kuli o promieniu RS tworzy tzw. horyzont zdarzeń - powierzchnię w czasoprzestrzeni, która oddziela zdarzenia od obserwatora, o których nie może on nigdy otrzymać żadnych informacji.

Horyzont zdarzeń przypomina błonę półprzepuszczalną, gdyż z jednej strony nie przepuszcza fal elektromagnetycznych i innych sygnałów biegnących w kierunku obserwatora, natomiast przepuszcza je w kierunku przeciwnym.

Promieniowanie Hawkinga – jedna z najbardziej znanych teorii wybitnego brytyjskiego astrofizyka Stephena Hawkinga.

Hawking, pierwotnie sceptycznie nastawiony do teorii czarnych dziur (Johna Wheelera z 1969 r.), uznając w końcu jej słuszność nastawił się na odnalezienie odpowiedzi na problem fundamentalny: jeżeli nic nie może się z czarnej dziury wydostać, a dokładniej z jej horyzontu zdarzeń, to takie grawitacyjne twory byłyby nieśmiertelne i wraz z czasem coraz potężniejsze aż wchłonęłyby całą materię, aż w końcu pochłonęłyby siebie nawzajem. Co prawda takie rozumowanie byłoby logiczne i mieściłoby się w logice teorii wielkiego wybuchu, gdyż po pewnym czasie (zakładając, że we wszechświecie jest ograniczona ilość materii) cała materia znalazłaby się w jednym punkcie – po tym jak wewnętrzne ciśnienie wewnątrz czarnej dziury przekroczyłoby siłę grawitacji nastąpiłby wybuch.

Jednakże, wiedząc że z każdej ilości materii, nawet najmniejszej, da się stworzyć czarną dziurę (poprzez odpowiedni ścisk materii), fizycy doszli do wniosku, iż czarnych dziur w otaczającym nas wszechświecie powinno być o wiele, wiele więcej.

Teoria Hawkinga zakłada, że na granicy obszaru z którego światło nie może już się wydostać (tzw. horyzont zdarzeń czarnej dziury), następuje wyrwanie antycząstki z próżni. Antycząstka zostaje wchłonięta przez czarną dziurę, zmniejszając jej masę i grawitację, zaś w przeciwnym kierunku, czyli od czarnej dziury, zostaje wyemitowane promieniowanie. Jako, że ilość „produkowanych” antycząstek nie jest zależna (proporcjonalna) od masy obiektu, ale od powierzchni horyzontu, małe czarne dziury „parują” o wiele szybciej niż te większe (szybciej niżby to wynikało z różnicy mas). Teoretycznie można stworzyć czarną dziurę tak małą że zniknie ona w ułamku sekundy i jej fizyczne oddziaływanie w newtonowskim ujęciu będzie żadne.

Pomimo że teoria promieniowania Hawkinga jest obiegowo uznawana za prawidłową, nie została jeszcze udowodniona. Gdyby to się powiodło byłby to precedens na drodze unifikacji ogólnej teorii względności z mechaniką kwantową.
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