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SKALE CZASOWE

# dynamiczna,

# termiczna (Kelvina-Helmholtza), %,

# nuklearna, ¢,



Dynamiczna, — czas potrzebny na przebycie
drogi R (promienia konfiguracji) przez element
masy pod wplywem stalego przyspieszenia
grawitacyjnego.



Dla gwiazdy jako calosci jest to czas swobodnego spadku:

~ (R3/GM)2= (0.453(M/Mg) A(R/R &) 32 [h]

Lokalnie dynamiczna skala czasowa jest dana przez:

=H/¢, gdzie H jest charakterystyczng skalgq dlugosci.

Jest to czas jaki potrzebuje gwiazda, aby odejs¢ od rownowagi
hydrodynamicznej na tyle, aby stan ukladu zmienil si¢ znaczaco.



OKkres pulsacji jest rze




Typowe wartosci t,,,, w roznych typach gwiazd:

gwiazda
neutronowa

Biaty karzet

Stonce

Czerwony
nadolbrzym




Termiczna (Kelvina-Helmholtza),

Dla gwiazdy jako calosci jest to czas przez jaki gwiazda
moze Swieci¢ kosztem kurczenia grawitacyjnego:
~ GM?/(LR)

Jesli wyrazimy M,R,L w jednostkach slonecznych:
~3.1*107 M?/(LR) lat



Lokalnie termiczna skala czasowa, 7,,, jest to tempem
zmian entropii powodowanych odejsciem od stanu
rownowagi termicznej:

=[ rRTcde/L



Rownowaga termodynamiczna — istnieje jedna wartos¢
temperatury okreslajaca takie wielkosci jak obsadzenie
stanow energetycznych, rozklad predkosci czastek, stan
jonizacji, widmowy rozklad emisji termicznej.

Jest to stan 0 maksymalnym prawdopodobienstwie.




Entropia — miara liczby sposobow podzialu energii
wewnetrznej miedzy poszczegolne drobiny i poszczegolne
rodzaje ruchow. Im wieksza roznorodnos¢

(tj. nieuporzadkowanie) tym wieksza entropia.
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dla Slonca w4, /t, =1.6*101

Procesy termiczne sa bardzo wolne
w porownaniu z dynamicznymi.



Ta/Tav — Miara nieadiabatycznosci

“th’ “dymn

Ta/Tayn >> 1 - dany proces przebiega na tyle szybko,
Ze wymiana ciepla miedzy elementem a otoczeniem
nie zdazy nastapi¢. Wowczas podejscie adiabatyczne

jest dobrym przyblizeniem.



Nuklearna skala czasowa, , jest zwigzana z reakcjami
termojadrowymi. Okresla tempo ewolucji gwiazdy
na ciagu glownym:

~ 0.007a Mc?/ L [cgs]

a=0.1 ~6*101"M /L [cgs]

M, L w jednostkach slonecznych: ~ 101 M / L lat



T ~ 1.11*10 -2 M/R (cgs)

Dla gwiazd Ciagu Glownego stosunek ten jest zazwyczaj
maly, co pozwala zaniedba¢ zmiany skladu chemicznego
badajac procesy termiczne.

w przypadku Slonca mamy ~3.2%10 -3



Tdyn << Tth << T

nuc




OGOLNE ROWNAI




rownanie (zachowania masy)

dp

a—}—pdivv = ()

Jesli zdefiniujemy V,=1/p 1/Vy,*dV,/dt=divv

czyli divv jest tempem ekspansji.



rownanie (zachowania pedu)

To ostatnie zwane jest rownaniem Eulera.
Jako f rozwazamy tylko grawitacje, czyli f = g=VO®

® spelnia rownanie




rownanie energii
Wychodzimy od I-wszej zasady termodynamiki

dE+pdV=dQ
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dt  dt +pdt

dQ dE d(_)




wskazniki termodynamiczne (wykladniki adiabaty)
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Korzystajac ze wskaznikow termodynamicznych mozemy napisac

p(Is — 1) \dt
(dT ', —1T dp)
cp | — — ——




Wyraz grzania z poprzednich rownan mozemy zapisac

€ - tempo produkcji energii na jednostke masy
F — strumien energii

Dla wnetrza zakladamy przyblizenie dyfuzyjne:

K - wspolczynnik nieprzezroczystosc
a — stala promienista, ¢ — predkos¢ swiatla



Przyblizenie adiabatyczne

Wowczas I')=I',=I'3=5/3



ROWNANIA WNE
GWIAZDOWYCH




Zakladamy , ze podczas ewolucji gwiazda jest
w stanie rownowagi hydrostatycznej:

VP =Po o= Po VP,

Rownanie Poissona pozostaje bez zmian.



Jesli gwiazda jest sferycznie symetryczna

gdzie

WOWCZAas




Rownanie energii

lub




rownanie zachowania

L. - strumien energii plynacy przez warstwe o promieniu r
€ - tempo produkcji energii w reakcjach jadrowych
g, - chlodzenie zwigzane z emisjq neutrin

€, - energia zuzywana na ekspansje i kurczenie

Y




Rownowaga termiczna

-

Przyrost strumienia promieniowania w warstwie
0 masie dm jest rowny energii wyprodukowanej
przez te warstwe w reakcjach jadrowych



Rownanie transportu energii

Jesli strumien jest zdominowany przez promieniowanie,
to przyblizenie dyfuzyjne bezposrednio wigze moc
promieniowania z temperaturg
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transport konwektywny

L l'=4nr2 (Frad +FCOIIV)



Dane mikrofizyki

® rownanie stanu, P=P(p,T, X))
B nieprzezroczystosci materii, k=x(p,T, X;)

B tempa reakcji jadrowych, r; =15 (p, T, X)



Gaz doskonaly
P—NkT = 2 kT

p{IM

dla gwiazd masywnych CiSnienie
promieniowania
P — pKT /(i) 2T /3

Gaz zdegenerowany

2/3

2 3
”—/ (_) = 1.0036 x 10'? [cgs]

5/3
23\
20me my,

= 1.2435 x 10" [cgs]




Rownanie stanu

non-relativistic
relativistic

DEGENERATE

0 2 4
logp (gem-3)

Schwarzschild 1958

Tablice OPAL: P, p, T, X;



nieprzezroczystoS¢ materii, K, zalezy od
¢ temperatury
¢+ gestosci

¢ skladu chemicznego

nieprzezroczystos¢ determinuje transport energii



Wysokie temperatury
K =0.02(1+X) (rozp. Thomsona)

Posrednie temperatury
K =Kk;pT 3° (wzér Kramersa)

bardzo niskie temperatury
K =K;pV?T 4



W praktyce liczy sie prawdopodobienstwa
procesow, w ktorych foton o energii hv
zostanie pochloniety lub rozproszony.

metody perturbacyjne mechaniki kwantowe

przekroje czynne dla r6znych procesow
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M=5M_, Z-0.015 YT M=1oM,, 2-0.015
logT_~4.187, logL/L,~2.976 8 b logT_=4.357, logL/L ~4.028

Walczak iin. 2015, A&A 580, L9



Tempa reakcji jadrowych, 1 =r;(p,T, X;)

tempa produkcji energii jadrowej, e=¢(p, T, X;)
zmiany skladu chemicznego
strumien neutrin

Prawdopodobienstwo przenikniecia bariery
kulombowskiej (wspdlczynnik Gamowa)

P,(v) x exp|—(47°Z1Z2e” /hv))|




Cykl p-p

Cykl CNO EeN RSP, ¥eiNe pT="

Reakcja 3a.



Wydajnos¢ energetyczna reakcji

Triple &

-
5 10 15 20 Smo T(K) [10E6]

Stonce
* pp 2 99%
e CNO =2>1%



Zazwyczaj uwzgledniamy tylko zmiany skladu
chemicznego powodowane przez reakcje jadrowe.

r; - tempo powstawania izotopu i z izotopu j

ry - tempo przemiany izotopu i w izotop k
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Warunki brzegowe

W centrum: m=0 - r=0, L. =0
Na powierzchni: m=M - P=0, T=(L/8nR?*c)!/4

W centrum gwiazdy musimy dopasowac: p_oraz 'l

na powierzchni: R oraz L



Mamy 4+I ro6wnan r6zniczkowych na
4+] niewiadomer, P, T, L_X,,..., X

w funkcji (m,t)

Dla danego X; i czasu t, rozwigzujemy
rownanianar, P, T, L,

X(m,t+At)= X(m,t)+ At r, (m,t)



Dostajemy ciag modeli ewolucyjnych, w ktorym
model w czasie t ; zalezy od modelu w czasie t ;.

Parametrem odrdzniajacym modele jest masa.






