Wyktad 14 -Ewolucja gwiazd masywnych.
Koncowe etapy ewolucji gwiazd

23.01.2020



Ewolucja do zapalenia helu
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Rysunek: Tory ewolucyjne na diagramie H-R i log p. - log T, gwiazd
populacji | od ZAMS do zapalenia helu (W. Dziembowski - Astrofizyka
Teoretyczna 1)



Przerwa Hertzsprunga
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Ewolucja do zapalenia wegla
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Rysunek: Tory ewolucyjne gwiazd o réznych metalicznosciach liczone do
momentu zapalenia wegla, zaznaczony pas niestabilnosci pulsacyjne;j
cefeid (Wojciech Dziembowski “Astrofizyka teoretyczna I")



Czas trwania gtéwnych etapéw ewolucji

M / M o) TMS THG THeR red blue
! 105.0 0.140 9.38 044 0.43

7 52.3 0.060 3.76 053 041
9 324 0046 198 054 040

12 19.8  0.018 1.19 041 048

Rysunek: Liczony w milionach lat dla modeli gwiazd o Z=0.008 - wartos¢
charakterystyczna dla gwiazd LMC. W ostatnich dwdch kolumnach
podany jest wzgledny czas spedzony po czeronej i niebieskiej stronie pasa
niestabilnosci. (Wojciech Dziembowski “Astrofizyka teoretyczna I”)



Zmiany centralnych parametréw
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Rysunek: Tory ewolucyjne gwiazd populacji | na ptaszczyznie

log pc. — log T¢ (Bohdan Paczynski 1970 AcA 20, 47)



Zmiany ze wzgledu na “overshooting”
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Rysunek: Tory ewolucyjne gwiazdy | populacji o masie 9 Mg na
diagramie HR dla modelu standardowego i z przechodzeniem elementéw
konwektywnych poza formalna granice Schwarzschilda (Kippenhahn,
Weigert, Weiss “Stellar structure and evolution”)



Ostatnie etapy ewolucji gwiazd matomasywnych

>

>

Gwiazdy pojedyncze Il populacji o masach mniejszych niz 0.8
Mg nie zakonczyty jeszcze swojej ewolucji na ciggu gtéwnym.
Gwiazdy Il populacji o masie ponizej 0.5 My nie beda mogty
zapali¢ helu w swoim wnetrzu i zakoncza swojg ewolucje jako
helowe biate karty

To samo odnosi sie do gwiazd | populacji o masie mniejszej
niz ok. 0.8 Mg

W modelach o duzej utracie masy (2 razy wiekszej niz
standardowo przyjmowana) gwiazda | populacji o masie
Storica moze zakonczy¢ ewolucje bez zapalenia helu (jako
helowy biaty karzet).

W gwiazdach o masach wystarczajacych do zapalenia helu i
mniejszych niz ok 2.3 Mg zachodzi btysk helowy i nastepnie
stabilne reakcje cyklu 3« (zachodza réwniez reakcje
termojadrowe spalania wodoru w ciekiej warstwie wokét
helowego jadra).

Po wyczerpaniu helu w centrum gwiazda przechodzi na
asymptotyczna gataz czerwonych olbrzyméw (AGB) .



Warstwy palenia wodoru i helu

» Warunek statej masy pomiedzy warstwa palenia wodoru, a
obszarem palenia helu (My - masa ponizej warstwy palenia
wodoru).

My Ly GHe Xne

Mye Lhe an Xu
Przyjmujac Xy = 0.7, Xye = 1.0, q1/qne = 10 ,
otrzymujemy Ly = 7Ly,

» Reakcje termojadrowe zachodzace w cienkich warstwach maja
inne warunki stabilno$ci niz reakcje zachodzace w centrum.

Rysunek: Zaznaczone schematycznie obszary zachodzenia reakgji
termojadrowych w tych dwéch przypadkach (Kippenhahn, Weigert, Weiss
“Stellar structure and evolution™)



Stabilno$é warstw

> Masa warstwy
m e~ 47rpr3D
» Ekspansja warstwy przy rg = const i dm =10
dp dD  rdr

) D Dr

> Jezeli obszar powyzej warstwy rozszerza sie lub kurczy
homologicznie to

f _ —Adr

P r
i mamy zalezno$¢

aw _,Ddr

P rop

> Biorac pod uwage réwnanie stanu p ~ P*T 9 otrzymamy

dp dP .dT dp D dT po dp dT
—=a——-0— = —(1-4a—)=—-0— — =—-0—
P “p T ~ p (1-4a r) T - p T

Wozrost temperatury przy ekspansji warstwy jest powodem
powstania pulséw termicznych w warstwie palenia helu



Pulsy termiczne na AGB
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Rysunek: Pulsy termiczne pod koniec ewolucji gwiazdy o masie
poczatkowej 2 Mg (Paxton i inni 2011 ApJSS, 192,3)



Koniec ewolucji gwiazd o posrednich masach

» Gwiazdy o posrednich masach nie zapalajg w swoich
wnetrzach wegla (gérna granica masy to ok 5 M dla gwiazd
[l populacji i ok 7 Mg, dla gwiazd | populacji)

> W koncowych etapach ewolucji jasno$¢ zalezy gtéwnie od
masy jadra, co zostato ujete we wzorze Paczynskiego (1970,
AcA 20,47), ktéry obowigzuje w zakresie mas jadra M. od
0.57 do 1.39 Mg

L =2.83-10* +5.93-10* <MC - 1) Lo
Me
» Charakterystyczne dla tych gwiazd jest istnienie przy koncu
ewolucji pulséw termicznych zwigzanych z warstwa palenia
helu i w ich wyniku odrzucenie otoczki. Charakterystyczny
czas pomiedzy impulsami zostat okreslony przez Paczynhskiego
(1975, ApJ 202, 558)

TP M.
log (—) =~ 3. 45(1—
Og(rok) 3.05+ 5< I\/l@>



Koniec ewolucji gwiazd o posrednich masach

» Gwiazdy, ktére zapality hel, a nie byty w stanie zapali¢ wegla
koncza swoja ewolucje jako weglowo-tlenowe biate karty o
masach od 0.5 do ok. 1.1 My

» Gwiazdy populacji | o masach okoto 7-9 M zapalaja wegiel w
zdegenerowanym jadrze. Powoduje to “btysk” weglowy.
Proces jest analogiczny do btysku helowego, ale przebiega
gwattowniej tym niemniej najprawdopodobniej prowadzi do
zniesienia degeneracji jadra.

> W przypadku niekatastrofalnego przebiegu zapalenia wegla
takie gwiazdy koncza ewolucje jako masywne
tlenowo-neonowe biate karty



Ostatnie etapy ewolucji gwiazd masywnych

» Gwiazdy o masach wiekszych niz ok. 10 M, zapalajg wegiel w
gazie niezdegenerowanym.

> Wzrost temperatury powoduje mozliwos¢ kolejnych reakgcji
termojadrowych (syntezy w ktérych biora udziat jadra neonu,
tlenu, krzemu)

» Doktadne modele réznig sie pomiedzy sobg, ale ostatnie etapy
ewolucji zachodza bardzo szybko.



Zmiany gestosci i temperatury centralnej gwiazdy o masie
piczatkowej 25 M,
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Rysunek: Poréwnanie ewolucji gwiazdy o masie poczatkowej 25 Mg na
diagramie log p. log T, wedtug réznych autoréw: (Paxton i inni 2011)



M; =20 Mg

H 7.95 8.13 7.48 8.01 x10°
He 8.75 117 9.3 8.10 x10°
C 9.56 9.76 14.5 13.5 x10°
Ne 0.193 0.599 1.46 0.916
0 0.476 1.25 0.72 0.751
Si 9.52 315 3.50 3.32 x1073
M; =25 M,
H 6.55 6.706 5.936 6.38 x10°
He 6.85 8.395 6.85 6.30 x10°
C 3.17 5222 9.72 9.07 x 102
Ne 0.882 0.891 0.77 0.202
0 0.318 0.402 0.33 0.402
Si 3.34 201 3.41 3.10 %1073

Rysunek: Poréwnanie czaséw ewolucji gwiazd o masie poczatkowej 20 i

25 Mg wedtug réznych autoréw: kol. 2 Hirschi i inni 2004; kol. 3

Woosley i inni 2002, kol. 4 Limongi i inni 2000, kol. 5 Paxton i inni 2011
(Paxton i inni 2011 ApJSS, 192,3)



M; =20 Mg

Total 15.69 14.74 16.31 20 15.50
He 6.21 6.13 5.68 5.94 6.33
C+0+Ne 3.84 4.51 231 3.44 377
“Fe” 1.75 1.46 1.64 1.52 1.58
M; =25 M,
Total 16.002 13.079 18.72 25 15.28
He 8.434 8.317 7.86 8.01 8.41
C+0+Ne 5.834 6.498 3.11 4.90 5.49
“Fe” 1.985 1.619 1.36 1.527 1.62

Rysunek: Poréwnanie struktury gwiazd o masie poczatkowej 20 i 25 Mg
przed wybuchem supernowej wedtug réznych autoréw: kol. 1 Hirschi i inni
2004; kol. 3 Woosley i inni 2002, kol. 4 Limongi i inni 2000, kol. 5 Paxton
i inni 2011 (Paxton i inni 2011 ApJSS, 192,3)



Procesy powodujace koncowa niestabilnosé

» Fotodezintegracja jader atomowych.
P> Kreacja par elektron-pozyton
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Rysunek: Zaznaczone schematycznie obszary fotodezintegraci jader
atomowych Fe i niestabilnosci zwigzanej z kreacja par elektron - pozyton
(Kippenhahn, Weigert, Weiss “Stellar structure and evolution”)



Fotodezintegracja jader atomowych.

» W wysokich temperaturach (powyzej 10° K) dochodzi do
fotodezintegracji jader atomowych o niezbyt duzych energiach
wigzania ze wzgledu na obecno$¢ fotonéw o energiach rzedu
MeV (w ogonie Plancka) Réwnowagowe stosunki gestosci
jader nj; i ich fragmentéw n;, n; mozemy okresli¢ za pomoca
odpowiednika réwnania Sahy

ninj 3/2 —
LT _x
g exp (),

gdzie @ jest réznica w energiach wigzania jadra i jego

fragmentéw



Fotodezintegracja jader atomowych.

» Przyktadowo fotodezintegracja jader neonu moze byz zapisana
jako
DNe+v 1 0+a

a stosunek liczby poszczegdlnych jader jako

nono 1 (2mmomokT 3/2 Go G, o ;Q)
mpe GNe P kT

Npje N h3

gdzie Gp G, Gpe - wagi statystyczne a
Q = (mo + Mg — mpe)c?

Dodatkowe warunki wigza liczby czastek z gestoscia i
okresdlajg poczatkowy sktad chemiczny

> Musimy rozpatrywaé wszystkie reakcje jakie zachodzg w
o$rodku, bo od nich zalezy liczba czastek o (moga by¢ np.
pochtoniete przez 1?C albo 2°Ne (analogicznie do sytuacji
czeSciowej jonizacji w réwnaniu Sahy)



Fotodezintegracja jader atomowych.

» Przy temperaturach rzedu 5 - 10° K istotna staje sie
fotodezintegracja najbardziej stabilnych jader, jakimi s3 jadra
ggFe i aby okresli¢ stosunek jader zelaza do czastek a musimy
zapisa¢ 13 reakcji w postaci

v+ (Z,A) <~ (Z-2,A-4)+a

v+ (Z,A) < (Z,A=1)+n

Ze wzgledu na duza energie wigzania zelaza i helu otrzymamy
okredlony przez
v +38 Fe <+ 13a+ 4n

a stan réwnowagi okreslony bedzie przez réwnanie

n}fnﬁ . GO[13G,L71 2rkT 24 m};’mﬁ 32 ex (;Q)
12 Mre PUT

Nre B GFe
Q= (13my +4m, — m,:e)c2



Fotodezintegracja jader atomowych.

> Jezeli przyjmiemy, ze liczba protonéw do neutronéw wynosi
np/n, = 13/15 wtedy n, = 4n,/13 i mozemy zapisa¢

4\ nll _ GG (2nkT\* (mimi\*? =9
- - e b (—%
13 NEe GFe h2 mpee . kT
> Gestos¢ (jezeli pominiemy energie wigzania) moze by¢
zapisana

p = (56nge + 4ny, + np)my

» Dla danych p, T i stosunku n,/n, mamy dwa réwnania na
nre i ny. Okazuje sie, ze istnieje graniza na ptaszczyznie T, p
dla ktérej ponizej pewnej temperatury istnieje tylko Fe, a
powyzej tylko He
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Rysunek: Zaznaczone obszary istnienia Fe i He (po lewej dla
Z/N=13/15), i Fe, He, p, n (po prawej dla N/Z=1) (Kippenhahn,
Weigert, Weiss “Stellar structure and evolution”)



Kolaps jadra gwiazd masywnych

>

>

Przed zapadnieciem jadro jest czeSciowo zdegenerowane, ale
stabilne ze wzgladu na zaburzenia cieplne.

Gtéwny wklad do ciénienia maja elektrony, ale przy
temperaturze centralnej rzedu 109K wyktadnik adiabaty I'y
jest bliski 4/3.

Fotodezintegracja jader powoduje taki sam efekt jak
czeSciowa jonizacja, przez co I'; moze spas¢ ponizej 4/3
Efekty relatywistyczne (OTW) powoduja, ze wartosé
krytyczna 'y staje sie wyzsza niz 4/3

Rozpoczyna sie dynamiczna niestabilnosé jadra

W przypadku gwiazd o mniejszych masach i istotnej
degeneracji elektronéw niestabilno$¢ moze by¢ zwigzana z
wychwytem elektrondéw przez ciezkie jadra



Ewolucja parametréw centralnych dla gwiazd o masie 15 i
30 mas Stonca na diagramie p. - T,
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Rysunek: Paxton i inni, 2015, ApJS 220, 15, Fig. 24



Struktura gwiazdy przed kolapsem
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Rysunek: Wewnetrzna struktura gwiazdy o masie poczatkowej 25 M
przed kolapsem (Kippenhahn, Weigert, Weiss “Stellar structure and
evolution” za Hirschi i inni 2004)



Wybuch supernowe;j

» Kolaps centrum gwiazdy jest homologiczny, a powyzej punktu
dzwiekowego odbywa sie w dynamicznej skali czasowej
(rosnacej na zewnatrz)

homologous infall — #

Upersonio infall
.

sonic points

Rysunek: Schematyczny rozktad predkosci w jadrze gwiazdy w czasie
kolapsu (Kippenhahn, Weigert, Weiss “Stellar structure and evolution” za
Miiller 1997)



Wybuch supernowe;j

» Kolaps odbywa sie w dynamicznej skali czasowej rzedu 100 ms

014

» Gdy wnetrze gwiazdy osiagnie gestoé¢ 10 g/cm3 staje sie

prawie niescisliwe (degeneracja neutrondéw)

» Energia jaka wydziela sie podczas kolapsu jadra jest rzedu
10%3 ergéw (energia wiazania grawitacyjnego gwiazdy
neutronowej) unoszona jest gtéwnie przez neutrina.

» Energie potrzebna do odrzucenia otoczki jest rzedu 100
ergbw, ale zalezy od masy.

» Opadanie materii na sztywne jadro powoduje powstanie fali
uderzeniowe;j
P Fala uderzeniowa i energia przekazana w wewnetrznej czesci

przez oddziatywanie neutrin z gestag materig powoduja
odrzucenie warstw zewnetrznych i wybuch supernowej



Powstawanie obiektéw zwartych w zaleznosci od Mzaps

Podane wartosci sa orientacyjne

» Biate karty helowe Mzapms < 0.5Mg

» Biate karty CO : 0.5Mg < Mzapms < 7TMg
> Biate karty ONeMg: TM, < Mzapms < 8Mg
>

NS (SN z wychwytu elektronéw - ECS):
8.0Mgy < Mzams < 8.5Mg

NS (zapadniecie jadra - CCSN): 8.5Mg < Mzaps < 20Mg
czarne dziury (fall back): 20Mg < Mzams < 40Mg
» czarne dziury (bezposrednio) Mzams > 40Mg

vy



Kreacja par elektron-pozyton
W dostatecznie wysokich temperaturach zachodzi reakcja

’y<—>e++e7

oznaczmy pozytony i elektrony z par

nT=n
elekrony z jonizacji
- 0
no —
HeMy

W sumie elektrony

Ne =ny +n-
Przy jakiej tempertaturze $rednia energia fotondéw réwna jest masie
pary ete™ (2mec? = 1.022 MeV)

Ey =2meoc® ~ 2.7kT

2mec?

2.7kT
Daje to nam log T ~ 9.6

T ~ ~4.4-10°K




Kreacja par elektron-pozyton c.d.

> W rzeczywistosci proces kreacji par staje sie istotny juz przy
temperaturach 10°K, kiedy znaczaca czeéé fotondéw w
rozktadzie Plancka ma energie E, > 2mec?

> Wypiszemy wyrazenia na gestos¢ elektronéw i pozytondw.
Musimy wiaczy¢ mase spoczynkowy czastek do ich energii ,
potencjatu chemicznego i parametru degeneracji.

E' = E—l—mec2

2
Mec? 1—|—(p> -1
MmecC

Potencjat chemiczny




Kreacja par elektron-pozyton c.d.

» Parametr degeneracji

mec? A mec?

eC AN
kT kT kT

=1+

» Ze wzgledu na potencjat chemiczny fotonéw réwny 0 mozemy
zapisaé, ze w przypadku réwnowagi

Wy = -yl

czyli
W_ = ¢ + mecz/kT

Y =~ — mec?/kT



Kreacja par elektron-pozyton c.d.

> Gestos¢ elektronéw

; _&T/” podp
e — ’
h Jo exp(—¢. + &) +1

. _87r/°° pdp
TR ew(—v+ &) +1

> Gesto$¢ pozytondw

n+—87T/OO pzdp
B Jo op( v+ E) 41

. 8t /oo p2dp
= =
h Jo  exp (v + 7E+i’}’ec2) +1

> Gestos¢ elektronéw pochodzacych z jonizagji

-8 /°° pdp _/°° p?dp
B \Jo exp(—v+E)+1 o expv+ Et2mec?y 4 g




Kreacja par elektron-pozyton c.d.

» Z poprzedniego réwnania mozna wyznaczy¢ 1(po, T) a
nastepnie ne i ni

» Dla b. wysokich temperatur mamy ne >> ny — ne ~ ny —
Y~ —mec?/kT ;9 <0,dla T — 00 —0

> Wida¢, ze w wyniku kreacji par nie istnieje niezdegenerowany
relatywistyczny gaz elektronowy. Dla wysokich T gaz
elektronowy jest zawsze czesciowo zdegenerowany (i ~ 0)

P Jezeli gestosé jest na tyle duza, ze degeneracja jest silna
(¢ >> 1) wéwczas kreacja par jest nieistotna (brak wolnych
“celek” w przestrzeni fazowej) i mamy wtedy n. ~ ny

» Dla ne~ n; (¢~ —mec?/kT) mamy

8 /°° p%dp
Ne = Ny <~ —
) W Jo exp(EEZe) +1



Kreacja par elektron-pozyton - przypadek
nierelatywistyczny

» Przyjmujemy, ze mec?/kT >>1 (T << 5.93-10°K)
> E=p?/(2me)

8 —mec?, [ p2dp
ne &~ ny ~ — exp ( ) _—
0 exp

3 2
h kT (gmerT)

2(2rmekT)3/? . —mecz)

Ne = Ny =~ X
e~ M 3 PUT
W tym przyblizeniu
—5.93
ne ~ ny ~1.527- 102 T2 exp ( )

9

Dla Tg=1ne=n, ~4-10%
(dla poréwnania ny = 4-10%° gdy po ~ 670 i pe = 1)



Kreacja par elektron-pozyton - przypadek
ultrarelatywistyczny
» Przyjmujemy, ze mec?/kT << 1 (T >>5.93-10°K)

0~ N87T/OO p>dp
TR )y ep(E)+1

» Podstawienie pc/kT = u, czyli p = ’%Tu

o, _8m (kT 3/00 u2du
e +—h3 C 0 eu+1

> Wartos¢ catki
< u?du 2" —1
= 1)n!
/0 o 1 ¢(n+1)n o
> Gestos¢ elektrondw i pozytondw ( ((3) =~ 1.202)
8rmicd [ kT
h3

3
ne = ny = 9(3 ~ 1511087}
+ 2 9

MeC?



Cisnienie par w przypadku ultrarelatywistycznym

» Suma ci$nienia par elektron pozyton

c [ l6mec [ p3dp
P, =P+ P =~ 4=
-/ L 3/0 pdn-_/+ h3 /0 exp (£7)+1

16wc (kT\* [® ®du 28 kT
P =— | — =—C4) | — | kT
T 33 <c> /o e’ +1 h3<()<c)
» Stosunek ciénienia par do ciénienia gazu doskonatego

(C(4) = gg; réznica wynika z czesSciowe] degeneracji gazu par
elektron - pozyton)

P_ 7
[+ _TC¢4) 105
n_s+  6¢(3)
» Stosunek ciénienia par do ci$nienia promieniowania
28 k4 7

p =BTk e T e —P,,
~/+ 7 90 c3h3 12 4 rod



Ewolucja parametréw centralnych dla gwiazd na diagramie
Pc - Tc

10.0 T

Evolution to core-collapse
M/M, < 100: Z=0.02 Q/Q_,=0.2
M/M, = 120: Z=0.001 Q/Q,,=0.2

c

log T (K)

lna o (a em™)

Rysunek: Paxton i inni, 2013, ApJS 208, 4, Fig 44.



Zalezno$¢ masa promien dla biatych kartéw i gwiazd
neutronowych

> Rys. 38.3 z Kippenhahn,
Weigert, Weiss “Stellar
Structure and Evolution”

» Linig ciggta zanaczone s3
konfiguracje stabilne, a linig
przerywanga niestabilne

> Wzdtuz krzywych podane s3

gestosci centralne dla
niektérych modeli




Gwiazdy neutronowe

> Koncowy produkt ewolucji gwiazd o masach poczatkowych
powyzej 8-9 M.

P> Nie jest pewna gérna granica poczatkowej masy gwiazd ktére
w wyniku zapadniecia sie jadra i wybuchu supernowej dadza
gwiazde neutronowa (ok. 20 M), ale zalezy to od
metaliczno$ci i zwiazanej z nig utraty masy)

» Odkrycie gwiazd neutronowych 1967 - Jocelyn Bell (Burnell) -
pulsar PSR B1919+21

» Najblizsza znana gwiazda neutronowa jest prawdopodobnie
RX J1856.5-3754 - odl ok. 140 pc.

» Pulsar o najmniejszym okresie rotacji - PSR J1748-2446ad
(v =716 Hz)

» Najmasywniejsze znane gwiazdy neutronowe PSR J1614-2230
(1.97 £ 0.04 M) i PSR J0348+043 (2.01 £ 0.04 My). Ich
towarzyszami s3 matomasywne biate karty.



Budowa wewnetrzna gwiazdy neutronowej o masie 1.4 M,

pion condensate?

hyperons liquid
|

n -
p} superfluid

9.7  10.310.6km

Rysunek: ( 38.4 Kippenhahn, Weigert, Weiss “Stellar Structure and
Evolution” za D. Pines 1980, Journal de Physique 41



Czarne dziury

» Kolaps obiektéw o masach powyzej 20 My nie bedzie juz
réwnowazony przez cinienie.

» Wedtug OTW powstaje osobliwo$é, ktéra otacza horyzont
(czarna dziura). i ktéra grawitacyjne oddziatuje na otoczenie.

P Pierwsze rozwigzanie dla metryki czasoprzestrzeni wokét
nierotujacej czarnej dziury (zaleznej tylko od masy) - Karl
Schwarzschild 1916.

» Promien horyzontu nierotujacej czarnej dziury to

2GM M
= ~3—km
C2 M@

I's



Rotujace czarne dziury

P Pierwsze rozwigzanie dla metryki czasoprzestrzeni wokét
rotujacej czarnej dziury (zaleznej od masy i momentu pedu) -
Roy P. Kerr 1963 - istnienie horyzontu i ergosfery (obszaru
czasoprzestrzeni wspdtrotujacego z czarng dziura.

» Rozmiar zewnetrznego horyzontu rotujacej czarnej dziury -

a=J/(Mc)
r, = %(rs +4/r2 —423%)

» Rozmiar zewnetrznej ergosfery

1
re = E(rs + 1/ r2 —4a?cos? §)



Stygniecie biatych kartéw - model uproszczony

>

Najprostszy model zaktada catkowicie zdegenerowane
izotermiczne jadro i otoczke ztozona z gazu doskonatego.
Zaktadamy skokowe przejScie w réwnaniu stanu pomiedzy
jadrem, a otoczka dla

p3 = 0.5 T73/2

Zakfadamy, ze otoczka jest zjonizowana, nie zawiera wodoru i
helu i i = 2. Réwnanie stanu gazu doskonatego w tej sytuacji
mozemy zapisa¢é jako

Pi1g =0.416 - p3T7
Zaktadamy zalezno$¢ wspdtczynnika nieprzezroczystosci
k=kop?T?°

Zaktadamy, ze otoczka jest w rébwnowadze promieniste;]

dinT  3kLP
dinP 16w GacMT#

Vrad =



Stygniecie biatych kartéw - model uproszczony

» Przyjmujemy na powierzchni P =01 T = 0, dzieki czemu
otrzymujemy

Tstate _ 3kLP k qs+q+4pq+1
16w GacM \ 2my g+1

» Dla nieprzezroczystosci dla przej$¢ swobodno-zwigzanych
korzystamy ze wzoru Kramersa k = 4 - 102°pT =35 j
otzymujemy zalezno$¢ politropowa

Lo M
Pig = 6.4-10°T7%, [ =2
©

i z rébwnania stanu gazu doskonatego (u=2)

Lo M

= 1. .1 -2 T3.25 o
P3 53 0 7 L M®



Stygniecie biatych kartéw - model uproszczony

» 7 warunku na granice pomiedzy izotermicznym
zdegenerowanym jadrem a promienistg otoczka otrzymujemy
zaleznos¢ pomiedzy temperatura wnetrza a jasnoscia b.k.

Ty, =7.32
7b 3<L@I\/I

» Przyjmujemy, ze biaty karzet $wieci na koszt energii
wewnetrznej jondw znajdujacych sie w jadrze b.k.
(przyjmiemy, ze ;1j=12)

3k k

U= T M=—T-M
2/1,ij 8mH

» Jasnos$¢ biatego karta (skorzystamy z przyblizonej zaleznosci
R/Rs = 0.0127(M/M)~1/3)
Ter 2

M
—flo — — 3.8
Tef@ gMG

L
I =4lo
OgL og



Stygniecie biatych kartéw - model uproszczony

» Charakterystyczna skala czasowa chfodzenia

7— p— g
“cT L
Dla naszego modelu
=1.25.107 [ =2 lat
T > 10 <L M®> °
lub 25/21 20/7
M Te -
Te=179- 101°< ) ( f > Jat
Mg Tero

» Gdy podstawimy zalezno$¢ pomiedzy temperaturg centralng a
jasnoscia do réwnania

du

=

otrzymamy zalezno$¢ jasnosci od czasu

L~ t77/5



