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.+ Processus physiques au coeur des étoiles
étoiles = laboratoires de physique fondamentale

- Physique quantique (rayonnement - mati¢re) et nucléaire
- Thermodynamique et physique statistique quantique
- Hydrodynamique

* Présentation d'approximations simples ouvrant d une

discussion mathématique sur les problemes

- Lien théorie - observations



Le diagramme de Hertzsprung-Russell

L = Luminosité = |
Puissance rayonnée | -_— .

Etoile de
différentes masses,
~différents ages

Luminosité =

Différentes positions
- dans le diagramme HR

EJI’IGI" Her‘rZSprung X Couleur - Type specfr'al
Henry Norris Russe”(1910) Température effective ~ température de surface

N Log (Température effective)



Luminosité et agnifud |

gL

su

' Etoiles dont la distance a |
pu €tre « mesurée » par |
le satellite Hipparcos

(méthode de la parallaxe)




Luminosité et magnitude

Magnitude apparente

b

m=-25logb+Cst  my—my=-25log !
.

Magnitude absolue M :

ramener les éclats stellaires aux valeurs qui seraient
observées si I'étoile était d la distance r=10pc — B

B_{g£

. 10} A o0 B (n

b
Potir passer de fa magnitude apparente

d la maghitude absolue il faut connaitre
la distance de |'étoile

M —m=5-5log .

Luminosité et magnitude

Luminosité L =49 | )

Eclat apparent b=L/4nr? (W/m?)
Magnitude apparente m;-m, = -2,5 log (by/b,)
Eclat absolu B = b (r,/10)?

Magnitude absolue M-m:=5 Siogr.,




8l Température effective |REREES
3 (quCiSSE dLl dar‘amme HR) ' _. ; l_ ::
Spectre d'une étoile ~ Corps Noir |

50 1000 1500 2000 2500 3000
Wavelength (nm) :

" Emitted energy

Bl Température effective |
ES | ois des corps noirs [

Loi de lank

F = 21hc? 1
A= 75 exp(hc/AKT)—1

Loi de Stefan-Boltzmann

> 4
F:/o Fyd\ = oT

Intensity

Loi de Wien
029
T(K) ——

Wavelength (pm) —

ﬂmax (Cm) =




Température effective:

Définition

- Température effective (T ;) = température du
corps noir émettant un flux d'énergie identique a
celui de I'étoile au niveau de sa surface

- Il vient :

L =47R? o T ¢

Visible

BN Tcmpérature effective : [ '
T notre Soleil

Intensity —

light
el

Sun's curve
Blackbody curve at 5500 K

Wavelength (pm) —




M Température effective étoiles S
S .. ; i . S  SUPERGIANTS . -
: Magn’rude

log (Luminosité L) _

decre —

Log (Température effective) RN

B Taille des étoiles B

: . . S i
: : Taille des étoiles : F—M-cr?;ﬁ —+logL=2logR +4logT,; +Cst

- Les efoiles de ia seduenice principale presentent une gamme
restreinte de rayons

- Les aiperadaniel sont un millier de fois plus grandes gue le Soleil

- Les geanies ont entre une dizaine et une centaine de fois la taille Soleil

- lesnaites Loy ne. sont une centaine de fois plus petites gue le Soleil




BRI Taillc des ctoiles RS

| Magnitude e
log (Luminosité L) B Q

5 10

Le diagramme de Hertzsprung-Russell

séquence principale |
. Source d-e-l'éner'gie rayoﬁnée: = /1
Réactions thermonucléaires = |

* Phase la plus longué: Fusion
de I'hydrogeéne en helium
. i i - _. i 2
La plupart des étoiles sont
dans cette phase

Elles occupent une région bien |
- précise du diagramme HR:
- La séquence principale

. C'est le cas de notre soleil




Le dlagmmme de Her"l'zspr'ung -Russell

Les gean‘res r‘ouges
- M/’ ~ 100 M,

- rLe coeur d une geanTe rouge /
est trés dense, '

son enveloppe est gigantesque 5
(atteindra l'orbite terrestre)

Phase de fusion de I'helium en
carbone et oxygéne, ...

Le diagramme de Hertzsprung-Russell

| Les naines blanches|. -
Fin de. Ia-v.i--e de ﬁofr‘é soléil:

" Petites et denses
(R~0.01R,,p~1tonne / cmd)

M/ ~100 M_

Lent refroidiséemen‘r




. Masses des étoiles |

3000 |< <T.;; <100000 k §
¢ R <1000 : B
PopI PopII:>X L
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B Notre Soleil |

Camc‘remshques m’rer'ne des étoiles

Syme’rme sphemque

Une seule dimension spa’rlale

la dls‘rance au cen’rre r

M_asse-de chaque coquille
- .. sphémique d'épaisseur dr

dm=pdV =pazri i

Soleil : ] _ > M
il . <p= 47 RS
~ 2x103 kg/m3
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B Sphere de gaz a I'équilibre hydrostatique |

d Résultante des forces |
sur chaque volume
matériel infinitésimal
=0

Sphere de gaz a I'équilibre hydrostatique [
Résultante des forces sur un volume
mateériel infinitésimal de section unitaire :

Pression : -P(r+dr) + P(r) (force de surface)

Pesanteur : -p g dr (force de volume)

Equilibre des forces :

s dP Gm
F=0 [P ___ __ Gm
b =pE=-p

R M
Gm
Forme intégrée : | P(N=[spdr = | dm

(P(R) =0} pin 471
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Rotation rapide et équilibre hydrostatique §
Les étoiles peuvent tourner vite = force centrifuge:
VP/p=-Vo+Q2rsinde, = Déformation de |'étoile

= Toutes les grandeurs (T, P, p,T:’, ..) dépendent
de 2 dimensions spatiales (r, ) = bcp. plus lourd a résoudre

s

Vitesse critique : si Vo= Qr > V., ~ (6GM/R)V2,
la force centrifuge dépasse la gravité = enveloppe éjectée

Pour certaines étoiles (étoiles Be, ...), on n'en est pas loin |

Influence de la rotation

— ™~

Affecte la structure et
I'évolution de I'étoile:

- Structure 2D

- Processus de transports

Affecte les observables spectro-
et photométriques (T4 , ...),
car a la photosphere: F(0), g.(6)

Rotation rapide et equilibre hydr‘os‘l'aTiue

La baroc“ni-‘-é: rsin9€§= (1/2) V(f‘z sin29)

Rotationel de I'équation d'équilibre VP/p=-vo+Q?rsinge.
Vx (VP/p) = -(1/p?) VpxV P = (1/2) V(Q?) x V(rz2 sin2@)
S

Pour une rotation solide ou cylindrique (Q(r sin)): VpxVP =0
== Isobares = Iso-densité = Isothermes : P(¥), p(¥), T(¥), ..

. 1 .
¥ = Potentiel total = ¢ - 592# sin? 6. (Rot. solide)

Sinon (rotation différentielle plus complexe):

Isobares # Iso-densité # Isothermes

S Baroclinité
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Soleil, P 3 GM?
modele simplifié de ©7 8r R4
densité constante : ~ 510 Pq

Etat hors équilibre hydrostatique

dmy =Y F=0  Accélération radiale = o _G_zm
p dr r

- Ordre de grandeur :
Temps dynamique g
~ femps de chute libre = - |, =

{pression supprimee) " \Gm

- Soleil : T,,,= 26 min <« femps dévolufion stellaire

Durant lessentiel de la vie de I'étoile. equilibre hydrostatique
Exception : Explosion en supernova [instabilite dynamique)

e § Etat de la matiere stellaire

3 G M? 3 M !

Po = ——— = = =
¢ 8T R4 <p= 47 R3

~ 5x10% Pa ~ 2x103 kg/m3

Atomes d'hydrogene
neutre en contact

>
do~ 10-0m

2 2 BN
Mais la répulsion entre les |p, ~ M La matiere
- 1 d . . V4
| atomes est- elle sufflsgnfe. 0, est ionisée
pour soutenir un tel poids ? 2 x 107 Pa
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B it de la matiere stellaire o

La matiére stellaire est ionisée : plasma

Distance moyenne
enive par“l‘icZ;Ies ~ 10%m >> 10'5m Taille des noyaux

kpT

MMy

Estimation de la température centrale

Equation d'état d'un gaz parfait : |P; ~

kp

Température suffisante pour les
réactions de fusion nucléaire

SR . ~ 10’ K >> Tsuf = 5800 K [

| Transport de I'énergie du centre vers la surface |

1) Radiation | |Sources d'opacité

Dans les étoiles : k T ~ h v < kev = transitions électroniques

8 Transitions lié-lié| | Transitions lie-libre| | Libre-libre Diffusion

Libre parcours moyen des photons ~ cm
d lintérieur des étoiles !

L'intérieur des étoiles est completement opaque
et a I'équilibre thermodynamique

15



Au ceeur des étoiles: [N B Ticricur opaque [ :

§Libre parcours moyen g . _ e
pie(i p;_\a,ot?gir;] | Equilibre thermodynamique @

o . entre rayonnement et matiére |
dr/dInT, dr/din P, ... e R o i

: . T 2he? 1
Loide Planck: ' I = =5 exp(he/ NeT)—1

R | o (o Sicofan I =oT*/m .

l Transport de I'énergie du centre vers la surface |

DRI . Raisonnement approximatif -
Tl - SRR L : P Er—

N\ T+dT \\ | = —o((T 4 dT)* —T%)

A
F-=o(T+ dT)4§

~ L= - _Mais on n'a pas ,Tenu';:ompfe o
(xp)! * rigoureusement des différentes - .
N ) ? directions de propagation
FtT =0T L . o
\

'  4acT30T |
: N = acl ol
\ 3kp r :




RAECUEE  Raisonnement rigoureux

Solution de I'équation

de transfert radiatif )= oS
~OO
L(r) = / BT (+)) e dr! ~ B,(T(r))
Jr Iu(ﬂ) 5
Equation de I
transfert radiatif  xup dr v v
2 drI 1 dB 213
1% v v 2
22V ~ 22— / d
'*ZInu.eT /1/11,;) dr Kup clr.—l'u H
intégration 1
= 27 //By pwdp — Fy
47 dB, dT 0 4acT3dT
F, = F = F,dv = — —
v 3/£yp dT dr /0 v 3kp dr
1 T 0 1 dB
Moyenne de Rosseland | —> - = ——5 /0 — dT'/ dv
. v

47r7“2F
1677 2acT3dT

: 3kp dr
% T-:dT \\ Tcen‘l'r‘e >> Tsurface

F~ =0 (T +dr)"* c Gr‘adlemL de T-—> L .
) : 55 ; Quellequesm la

' . sourced'énergie

 Silasource d'éniergie est
Ft=oT1% imposée —> L'estimposée

C K/ = |dT/dr'| f

Exemple zones d lqnlsa‘non par“r:elle :

N
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‘Milieu.instable Vis-Q-vis
* . de la convection ssi: .

' Gaz b(ir'fait
P=RpT/p

EL
O

Poussée d'archiméde [
: vers le haut %
Milieu instable vis-a-vis §
De la convection

Si tap) < 2oy

(Ap)e < (AP)m Equilibre de .
: . : " pression :

B (1P). - (+P),
"o 4 4 ‘._‘_. F

Aplp = AP/P — AT/T (RS \P/P — (AT/T), < AP/P — (AT/T),, B

o R (1 T/T), > (AT/T),,

18



| ':-M-il-ieu instable vis-a-vis
'd_e. l.a-‘convectipn ssi:

(AT/T) (AT/T)

AT<0
AP<0'

: |dInT/dr|e < |dInT/dr|m
(dInT/dInP), < (dInT/dInP),,

r+Ar:

MI||€U ms’rable vis-a-vis
de lq convection ssi :

r+Ar:
+

Convection efficace
| — peu de pertes radiatives

(dInT/dInP), =0 InT/0 InP| =V _, B

.Mi'lieu.' in's"rablze"vis-&l-v'il‘s': | | B '
" de'la‘convectionssi: (dInT/dInP),, =V > V4

B Transport d'énergie ||

b, ; o
Aia T e (dInT/dInP)e< (dInT/dInP),_

19



Convec’rlon + r*adla*hon

3KpL

dr 7167Z'acr 7 —TdInP/‘dr--Tpg/P

3KPL
167L'achT

| dInT _ 3kxPL, ; V =
dlnP 167rachT4

: de = gradient radiatif - gmd;en‘r flcTn‘ nécessaire pour
pouvoir transporter toute | énergie par radiation

Critere de Schwarzschild:
Milieu instable vis-a-vis
de la convection

B Critere de Schwarzschild:
Milieu instable vis-a-vis
de la convection

RN | o Corivection apparalt AR 3kPL =y
= 4 typiquement quand : [ 167mchT4 s
L/m 1Eae KopaciTé) Zones dionisation partielle
g tres grand prés du centre Bl ires grande proches de la surfoce
B Cocur convectit BEENIM Fnveloppe convective i

20



Enveloppe
COHV@CTIVG 9925

: T
] rnIM_ /

O.B-

I,Z 1.6
Ig M/Mo

° TransporT d'énergie pr'opremen‘r dit

§F =p Cy Vc AT (flux denthaipie)B : Theéhe' de la longueur de melange

'l..

(P /p)l/z E(V . -‘"' (‘rres approxamahf )]

Tres r‘nd : - . o . =
B copacité calorifique [ PeT'T (V - Vi) SUfflT A

Dans les couches

V vad o~ 2/5 profondes.ol’la convection

- est'tres efficace.

' Gaz completemem
ioniseé. :

21



RN Bilan dénergie :

- Source volumique d'énergie ds
‘les étoiles : réactions nucléaires

On définit|e,|comme le taux de
production d'énergie nucléaire
par unité de masse et de temps

'_ es‘r la quantité d'énergie

produite ds la coquille sphérique |
de masse dm par unité de temps

e,=e(p. T.X) [

§ Bilan d'énergie :

Quantité d'énergie échangée par

- la coquille sphérique avec

I'extérieur / unité de temps :
L(r+dr)-L(r)=dL=0L/0rdr

A I'équilibre thermique :
2. énergie fournie =
Y énergie perdue

dL=e,dm > dL/dm=c, .
B - dl/dr-4nr2pe, HEEE

22



o | Hors équilibre thermiqgue :
I : L Plissance
de dilattition B

- +de'la contraction Qr‘avifiqq_e‘_ ! '
(voir-théoréme du Viriel): B

_ La Rotation |

La baroc“ni-‘-é: rsin9€§= (1/2) V(f‘z sin29)

Rotationel de I'équation d'équilibre VP/p=-vo+Q?rsinge.

Vx (VP/p) = -(1/p?) VpxV P = (1/2) V(Q?) x V(rz2 sin2@)
< Pour une rotation solide ou cylindrique (Q(r sin)): VpxVP =0

== Isobares = Iso-densité = Isothermes : P(¥), p(¥), T(¥), ..

. 1 .
¥ = Potentiel total = ¢ - 592# sin? 6. (Rot. solide)

Sinon (rotation différentielle plus complexe):

Isobares # Iso-densité # Isothermes

S Baroclinité

23



Processus non-standards: La Rotation

Le paradoxe de Von Zeipl:

Considérons la zone radiative d'une étoile en rotation solide
= P(¥), p(¥), T(P), ..

ot
=
|
>‘<
<
ﬂ
|
=
=
a
ﬂ
——
<
2]

dT ,0 d ( dT Non-constant sur
= Xy [4Gp - 20 5 av Y aw les équipotentielles

Quel que soit T(¥), il est impossible d'avoir V- (F,..4) = O partout !

==> Déséquilibre thermique : |pT[9,S + V- VS| =~V Frag+pe #0

Cas stationaire : V- vS =0 == |Circulation méridienne

Circulation méridienne

Mécanisme de transport
a grande échelle:

1) Transport du moment
cinétique

2) Transport des
¢lements chimiques

Temps caractéristique associé a son établissement:

temps d'Eddington-Sweet: {4 = g ~ GRAf %%

Ensuite, la circulation s'adapte pour assurer le tfransport du moment
angulaire requis par les conditions aux limites (vents, accrétion,
effet de marée dans les binaires proches, ...)
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-, Conservation - - WL ; W ' 4 équations
;S lo magsELy " 7 inconnues (m,p P, T,L,x,¢)

. Equilibre * © p=p(T,P, ><) k= k(T, P, X,),
- _hydrfosfatrique : e=¢g(T,P

M Radua‘hon
i Tr'ansfer"l'
: denergle 4
! % _:. Convechon
Conser'vahon
> de Ienergle

composmon chlmlque

", Conservation - - [l 0 ' 4 équations
. de la masse . 7 inconnues (r,p.P, T.L,x,¢)

. Equilibre * “ p=p(T,P, ><) K= (T, P, X)),
- _hydrfosfatrique : e=¢(T,P

e Bl Radla‘hon
5 Tr'ansfer"l'
.. d'énergie
: = .. . ‘Convection.:
e ' (efficace)
Conser'vahon
> de Ienergle

composmon chlmlque

25



4equa1'|ons dlffer‘enﬂelles o 4cond|“rtons aux hml‘res o

- Masse : : m(O) O_ e
.Lummosﬁre ; L(O)

A la pho‘rospher'e

Raccord avec un ‘modéle d' a‘rmosphere

TemperaTure o ut Tote = (L/4n Reg)/4 _ ;
Pression: . P P(Teff Iog 9 Xi)=f(L. R, M X) s
e o mo - 5

Les étoiles sont composées pour |'essentiel d

- Hydrogéne (fraction en masse initiale X ~ 0.7)

- Helium (fraction en masse initiale ¥ ~ 0.28)

- Eléments lourds (« métaux »: Fe, C, N, O, ...)
fraction en masse totale Z ~ 0.015 pour le soleil)

Le gaz est presque complétement ionisé a l'intérieur mais
les intéractions coulombiennes entre ions et électrons
affectent peu les trajectoires des particules:

(3/2) kT ECln ez/d (energle po’ren’rlelle coulomblenne)




Poids moléculaire -

. : = P.i#r P
elements completement - ]
ionisés : : ;

. > = (/0] |

: n-p/Muml=pX/(um) B

8 o).

B Lintégrale de pression [

Pression = flux d'impulsion normale a une surface

| Particules de mémes direction :

P=npv cos2 9

N\

Gaz isotrope :
Fraction de particules faisant un angle entre 6 et 6+d6: sin 0d6/2
Pression des particules d'angles < [6 , 6+d6 ] et impulsions € [p , p+dp] :
dP(6,p) = n(p) pvcos?sinb/2 dp db

Pression fotale:

00 T 5 . 1 roo
P = /O n(p)pvdp/o cos© fsin 9d9/2=§ /O vpn(p)dp

27



. Cas général non -

Irribuléidrﬂ"d’dﬁ ph&ron : -7 E Nbre de pho.T. ;
- - projetéesur OZ : p.(v) = cos & }W/ ¢ /m¥/4xrad

. e ‘Tenseur " E GORPS NGRS e e
“isotrope _ w1 d'énengie

B Pression totale SR

. # Dans lesétoiles « chaudes », - &

4 Py=(1/3) aT* peut devenir significatif - <

' compar‘a“'riveme'h‘r._c‘l Pgaz "

Pression de radiation B Pression = flux dimpulsion

o Jo
o0 ™ 2 )
oz ] 0 /Ocos 0 sin 8d6
6/1, B o "o 1
) hyn(y)duzg'/o

-Densité

28



B Pression totale R
. Mais, gaz.de fenr’ni_ons. '
i Prmcupe dexclusnon de Pauh

On ne peuT avoir plus de 2 fer'muons lden‘ruques
-' .dans Ie volume de phase dpxdp dpZ dx dy dz:= h3

& Degenerescence quanhque du gaz d elecTr'ons

.
| i

DIS'l’r‘lbUTtDn de : = :
: BOH’Zﬂ'\GnH _ M_ Qrm kT)g/z exp <_2mekT) dpdVv .

, _Nbr‘ elec_fr_'ons
. dansdV, impulsion
i -eh‘rr_e p. et p+dp

Volume occupé dans
Iespace des. phases:*

47 p2.dp dv

' f(p)dpdV 2
g 47Tp2dpdV = o f(p) = 8”p2/h3

29



f(p)

Degenerescence qu s
Dls’rr'tbuﬂon de
Bol’rzmcmn

10

, _Nbr‘ _ elec_'rr_'ons
. dansdV, impulsion
i -eh‘rrje p. et p+dp

44|

' 10
F@)dpaV . 2
47Tp2dpdV h3

118

B Dégénérescence quantique du gaz d'électrons|

Distributionde B ) 4
' Boltzmann W ®PV=re o in P <_2me ;

[y | : ._

B <
i 47rp2dpdV = h3 f(p) - 8p /h e
e La degener‘escence appar‘al‘r |

quand pe AT ou B I ANG

I statistique de Fermi-Dirac |

30



Dégénérescence quantique du gaz d'électronsj
Critere de dégénerescence e a _

Volume spatial

Volume quantique

B (principe d'incertitude)

mv? = 3kT

g /() =

| Pas de dégénérescence

Ssi: h3
(mev)3

T—3/2 3 k 3/2
P << mul e )17 _ 5385 x 10-5
He h (MKSA)

" Exemple simple: gaz *
completement dégénéré -
(1 0)

f(p)

3 Impuléion de.Fermi

31



' . " Poids moléculaire
De.generescence quanhque R e
/:DF 87rp 87TpF -

n3 P T 33 343

p = mu e =
B . . S
WP, —= 271'/ f/ Pz f(p) vy Sin 0d9dp

(pcos) pcosf sin 6dOdp - ”
/ / 4r h3 ( Me ;

¢ T 15h3m. \8rmy

B Dégénérescence quantique il

DF 87rp2 i 87rp% : 87rmu/lep% :

P = My leNe =

3h3 3h3

:? = 2r /pf/ f(p)vz sin 0dfdp

= / / (pcos) (47Th3> (p\ )sin 0dodp 4 _' .

_ 2mepl, c cos 0

3h3

8Ty e p% --

B Cas non-relativiste |

} Cas extremement B
- relativiste :
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Bl Dégénérescence quantique R
/:DF 8mp? 87TPF -
Jo_h3 % — 3n3

o /pf/ f(p)vzsmededp

; | s parhellemen‘r | T
Vs relativiste _ ym2 +p?/ i

p:

Calcul de Ia densn‘e 2| du poids moléculaire par électron :

. n = p/(my) = p X, /(wm

: Hydf‘bgé'né (X), Helium (Y), rr'\éfaux_ (pour'les métaux, Zf/ui"j_-v B

p 1+ X

ne —(X+Y/2+(1—X Y)/2) =

o (zixfzf/ﬂi)'l
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[ Dégénérescence quantique du gaz d'électrons]

Statistique de Fermi-Dirac Pression et densité sont quasiment

: Rapdady 1 insensibles a la température
f@)dpdV = ——3 1+ cE/FT—¥ = dInP/olnT| ~0

Pression de radiation:
kpT

1
Py=—aT*2P =
C 3 um, v~ 8

1
logT > 5Iogp + cst.

1

T

non - relativistic
relativistic

Dégénérescence:
pT—3/2

log T
6

A\

> 2.385 x 1072 mksn)

He
2 J.
slongglogp%—cst. S

5| (8.7)

Dégénérescence relativiste:

4F T e s . . 2
8rmuypte (Mec)3 ° Crystalisation
p oz - 343 1 ‘ 1 1 desions
= 974 x108%pckg/m® 5 % -4« -2 o 2 & & 8

log p (g/cm?)
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" Gaz non dégénéré :

. pr3/2

~ Gaz dégénéré : > 2.385 x 10~°

PzK£5/3 i s

e

p > 1tonne/cm

- ﬂe : i : :

[: ~K (_)4/3

dr 3oL
dr 16 77 a T _

Opacitée moyenne | .. . /OOL dBy . B
e de Rosseland B acT3 Jo Ky dT
KV = f(V/ T/ p: XI) K= K(T/ p/ Xq)
AN

Dépend de la fréquence

Régions du spectre qui ont le plus de poids dans la moyenne : |

- Pic de la distribution de Planck : v ~ kT/h
- Régions les moins opaques (moyenne harmonique)

B Dégénérescence non relativiste | Dégénérescence relativiste
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[ Fonction de Planck (Corps Noir)

_ 27hc? 1
AT T N5 exp(hc/3RT)-1 §
_F, _ 2hu3/02

— exp(hv/kT)—1 §

Emitted energy

0 500 1000 1500 2000 2500 3000
Wavelength (nm)

Schema de mveaux de Ia‘rome de H
Fepe ;'1/n'2 (m .-e4/2’ﬁ2).- -(1/n2) hcR.

Constante -
~de Rydber‘g

) |

Y

Balmer
iscontinuity
A=356 nm)

Balmer series

Energy (eV)
=)
3%}

n=1

Lyman series
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B Transitions lié-li¢ |

Absorption pour ;
v~ v,y = (E-E)/h I

Sources d'élargissement des raies:

§ - Naturel : o(v) (U_VO)Q_EI/(% 5 ____—> Temps de vie de I'¢tat
| - Thermique : Effet Doppler dii a l'agitation thermique dv/v o< VT

- Collisions (effet Stark) : Perturbation du potentiel di & un ion voisin

B Transitions lié-lié [

Calcul de I'opciTé oy

Nbr _Secﬁon--
- /m3  efficace

Notion de section efficace : 1/¢, = x,p = Zij n Gy

|
- Calcul des sections efficaces de toutes les transitions ! ...

- Calcul de l'occupation de tous les niveaux électroniques

| Contribution des transitions @ T <10 K — jusqu'a 50%
lie-lié a l'opacité totale : T ~ 107 K — moins de 10%
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: o ., L B Scction efficace
Bl Transitions lié-libre ..

Pour une transition donnée :

c,;ox v3
B Nouvelle transition possible (v > x;/h)
| —— discontinuité

- - e * Opacité «,
Bl Transitions lié-libre ¢ B Tication de I'atome

j d'hydrogene
Continu / / /

E=hv,+x

hv
ARAAAAAD

K;‘O( )\43
E = hv,

Absorption vy - y/h B (e )= hv o §

| Pour une transition donnée :
C,; < A3 s
Nouvelle transition possible (A < hc/y;) '
———> discontinuité

Mass absorption coefficient

0.8

Wavelength, A

1
Lm
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{ Transitions lié-librell Absorption vv - x/h E  (e)-hv /|8
§ Calcul de l'opacité : TR

- Calcul des sections efficaces de toutes les ionisations possibles ...
- Calcul de l'occupation des niveaux: nbr. d'électrons libres, états

d'ionisation (éq. de Saha) et d'excitation (formule de Boltzmann)

Engros . Aune ’rempérd‘rure donnée : hv ~ kT

Les transitions tq. y; >> kT sont inaccessibles car pas assez de photons
ayant |'énergie suffisante

~ Les transitions tq. x; << kT sont inaccessibles car tous les niveaux
; d'ionisation de départ sont dépeuplés (éq. de Saha)

Les transitions tq. ; ~ kT jouent le plus

Bl Transitions lié-libre |l Opacité totale : compliqué !

i Absarntion s v o u/h :
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Transitions lié-libre §8 Pour une transition donnée : G, ; ox v3

Dépendance vis-a-vis de la température : §
Engros.. «,ocv3, hv~KkT Ko T3
Loi de Kramers (approximatif !) :

K, =4.34% 102 1+ X) p T meng

" Z=fractionen -+ Eléments lourds principaux confributeurs car grand-
- massedes . potentiel d'ionisation des nivéaux fondamentaux .
"“éléments lourds S B e ; S ,
St .- Il reste des absorbants potentiels -
* dans les cauches'profondes .-

8l Absorptions libre-libre '-'_{B'_'r"-er'nss‘r,rﬂdhlu'ng_ inverse
| iy l. ' - al Ecin, fin(eA) - Ecm,init(e‘) &0V ]

“Présence nécessgife d'un ion pour
_.assurer la consenvation de.I'impulsion;

Loi de Kramers (approx.) = _

Ky =3.6810" (X +Y)((1+ X)) p T mig

G, o A3/v A ~ he /(k'I;) : Limitation: 6Gaz dég'énéré :

: v ~ (3kT/m,)/2 W g & e
Vitesse initiale . Grand nombre de fransitions
de I'électron

-3.5 e e 1
KX T - Opacité plus petite- .

_ impossibles (cases occupées)
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ll Diffusion électronique [l

" Collision ¢lastique
~ - €lectron - photon -

Infeﬁp_nétaj)n
. - ¢classique::

" Cas non-relativiste : -

' . diffusion Thomson

a4

-Onde électromag.

o, =0.665x10% m?
K, =0.04/ 1, mg
=0.02(1+X)

| tI-nd.'épendan‘r deTetv!

oscillation de I'électron . 4

réémission dans une autre direction

Cas relativiste :

; diffus’io'r_\ Compton

- Approximation - mmmp. ' Lois de Kramers

B Transitions bound-bound

Bl Transitions bound-free | Ky =

-l

43410% Z 1+ X) p T meskg |

Transitions free-free W &, = 3.6810°' (X +Y)(1+X) pT™>

Diffusion électronique § K, =0.02(1+X) mkg

» " Dans’les 3.
derniers cas:

m2/kg

lic < nbr.e-/m3 o 1+X 8
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Si le gaz des électrons est

fortement dégénéré, voire relativiste (p/, T\)

Energie cinétique des électrons tres élevée

Ils transportent efficacement I'énergie par conduction

' '«-_:Corrim'e si l'opacité était encore plus faible » N

Electron scattering

b-f, b-b transitions

e
§
7 e
/ Conduction by
e 102k, Y ¢ degenerate electrons
e

log p, (g/cm?®)
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\\\\
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ik
u\\\\\\\\\t‘\\\\\\ NN N\
'u\\\\\\\\“%\\\\\f\:\\
,““‘1\\\“\\\\\\\\\
>

| logR=1logp—3log T+ 6 ~ constant du centre a la surface

Modele a densu’re cons‘ran‘re

Quelquzs modeles « s‘rellmr'es » snmples

dinT
cst. == =1 >>2/5

dinP
N\

Hyper instable vis-a-vis de la convection !
Un tel modéle n'est pas réaliste, la densité doit augmenter vers le centre pour
que dInT/dInP ~1-dInp/dInP soit suffisamment petit.
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. Résultats exercices e
Exercice 1, homogéne X = 0.7,Y = 0.3 Exercice 2, homogéne Y = 1

u=0.61538 u=4/3
R =327 500 km R =709 600 km
Exercice 3, coeur (10% de la masse): Y = 1, enveloppe X =0.7,Y = 0.3

R/R, = 2.737
R, = 191 000 km
R,,, = 524 000 km

- Résultats exercices
Exercice 3, coeur (10% de la masse): ¥ = 1, enveloppe X=0.7,Y = 0.3
R/R,;=2.737 R,=191000 km R+ = 524 000 km

4e+08

3.5e+08

3e+08

2.5e+08

2e+08

R1-2couche 1 1.5e+08
Rtot-2couches

R1-hom | 1e+08 |
Rtot-hom
_Rtot-homHe

0.1 02 03 04 05 06 07 08 09 1 0.6 0.7 0.8 0.9 1
q n

5e+07

Quelques modeles « stellaires » simples §

Quelques modeles « stellaires » simples |
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Modéles de poly‘rr'pes '

Gaz dégeneére non-relativiste : P = K, p?2
Gaz dégenére relativiste : P = K, p*/3
Polytrope quelcongue : P = K pY = K ptit/n '

Equilibre * .. [l g
: -=hy_d__r'o_<:.faﬁqu_e'_  dr

K(n+1)

E-qua‘l“jén
g3t de Poisson

N1 0 Lde\ B —¢
ﬁ%(r 5) = 4mGp = 4rC {K(n+1)

Changement de variables - ar o, w=2 = <pﬁ>
" . i o a'e e C C
-et adimensionalisation . 4nG__(ay __4nG n-1
i B CES G BRCEEY 4ol

' i Equation de
B [ane Emden B




Modeles de, polyTr'opas
. Equation de
Lcme—Emen |

. Ll 2 -. 0 (pest.): w(z) = 1—22/6

Cas avet 30luhon :
analy‘nque

: w(z) = sinz/z

5 (v=6/5): w(z) = (1+z2/3)

T 5"(y> 6/5) — Rayon fini, 'n'>5" === Rayon infini

Au’rres cas par’rlcuhers lmpor‘ran‘rs
A= 3/2 ('y 5/3 degenere non- r'elm“lws‘re)
=3 (y= -4/3, degenere r‘ela‘rlws‘re)

; e co(y=1, sphére lsoTherme r'ayon mflm)

Modeles de poly‘rr'opes

Hlemrchle des polytropes :
n = 0 : densité constante , din T/dIn P = 1 (convectivement instable)
l n=3/2 (y=5/3) : dégénéré non-relativiste ou zone convective
Vol N= 3 (y= 4/3) : dégénéré relativiste ou pression de radiation /
L IVTIN n = 3.25 : ~ enveloppe radiative
n=5(y= 6/5): Limite rayon fini €—=> infini

n=oo(y=1): sphére isotherme, rayon infini

Sphére isotherme
05)

. . n=
B relativiste

-1/2

46



[l Un modele simple d'enveloppe radiative

.

HypOThéses: . 3kp Op

a0 3R L

. ative: - . "
Enveloppe radiative - ..

- Opacités i = ko P®T? Kramers:a=1,b=-45

- L, m constants (e = O, p pefit)

dliit
9}: o g3 Pa_.z.l_ ( ) x - = cste

dr m  dipail
e B»A% o
795 = B% (PP+0) =~ BPPL/M « T2 L/M

Polytrone
1298 o O JL/Mp P = O (L/M)EE it nZ 3.2%

. N\oées d pOIYTFpes

(n+1)K]*? du o
471G #n dz #n) pe

¢ |Relation masse-rayon|: .
™. |pour les polytropes ot
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| Polytropes : gaz dégénere, naines blanches g

Relation Rayon - Masse JS
ll des polyiropes (K fixe D
B0 <n<1:M/ = R/ [EECEEE
{1<n<3: M/ = R\ FESSES
J'augmente la masse d'un facteur constant q e-n gardant le méme rayon
m(r) ——  m{r)=qmr) n<1—»P(r)> Poid (r)
p(r) — () =qp(r)
P(r)  —— PR =K ()= gt ()
Poids(r)= —— Poids'(r) = q% Poids(r)

. er Gmp/r2dr La pressi_on augmente moins_
que le poids — contraction

La pression augmente plus
que le poids — dilatation

n>1 — P'(r) < Poid'(r)

Polytropes : gaz dégenére, naines blanches §a

Relation Rayon - Masse | |

l des polyiropes (K fixé)

| bz éné nonelaiisfe,n 3/2 |
Quand laégénér‘ecence devient ompe non-relafiviste

R ~ constant : Refroidissement a rayon constant des naines blanches

Gaz degéneré relafiviste n- 3 |
3/2  dw 7 1.2435 x 1010
—4r |— 2 — K = T2 22T (@

" LG] 3 ) R (cos )

2 2
> 1.459 M

BRI cssc limite de Chandrasekhar  REEEERENES

M = Constante | §& ‘ =
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Refroidissement a rayon constant des naines blanches

‘Q)\
byt
\%]
O
£
| €
3
;'_\

PolyTr‘opes gaz de.ge.nere. relaﬂws’re

Masse hml're de Chandr'asekhar'

M est flxe R vauT ce quon veu‘r |

Je.mulhphe par un fa_cfeur X constant la distance au cen}r‘e dé chaque couche :
M) e emyzxn(m) e
p(m) . plm)= p(m)/x?
) '.--.P<m) K () = K p*/3/xt = Blm)/ "
' ' Ponds (m) 5 Ponds(m)/x“ ; O il

quel que soit le facTeur
de dcldTaTaon x
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Poly‘rr'opes gaz degenere rela‘nvns’re.

Masse Ilmn‘e de, Chandr'asekhar'
Qua se passe T l] s M > Md,,I

r '(m) =x r'(m)

pm) = p(rn)/x3

: POIds(m)

.P(m) . _Po;d(m)..

P(m) = P(m)/x _
"‘P:oi'ds‘(m) -=-F_’oi’ds(m')/-->_<4

On n'a- jamais

Leffolnd,rtemenf-confuoug... "~ de solution

. Critere de s’rabilif dynamique

Considerons yr modele dietoile fout dfait general a. equilibre hydrostotioie

R Audépar&: - P(

Pas besoin d'étre un polytrope

=

Con‘rr'achon homologue adlaba*h.que du gaz =, P/P (p /p)r 4

() -

p(m) -
' Poids(my
Siry > 4/3 (x<1.) .
P'(m) > Poid'(m),

I'étoile revient a I'équilibre :

Dynamiquement STABLE

r‘(m) X .m)
p'(m) = p(m)_/x3 , _ .
Pi(m) = P(m) (0/p) = P(m)/xr

+ Poids'(m) = Poids(m)/x*

SiT; < 4/3 (x<1),

P'(m) < Poid'(m),

I'étoile s'effondre :
Dynamiquement INSTABLE
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] Polytropes : gaz dégéér'é relativisie

Mass limh‘ de Chcmdr'ekhr* My, = &)21459 Mo

| La I

Masse - Raon :

Que se passe-1-il quand la masse de

Chandrasekhar est atteinte ?

1er scénario (le plus fréquent): Une naine blanche de C-O dans un systeme
binaire accrete lentement de la matiére de son compagnon géante rouge
2¢ scénario : Pendant les combustions d'H et He en couche,

le coeur de C-O croit en masse

Le coeur de C-O atteint la masse de Chandrasekhar !

L'étoile se contracte jusqu'a des densités extrémes

Réactions nucléaires dans milieu dégénéré mmp emballement thermique
m==p |'¢toile entiere s'embrase en quelques secondes

. 3

L'étoile explose!  Supernova de type Ia L ~101L,
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| e Phénomene de Nova s

vdr agen surface
ceumulated on
rf thr ongh
accretion ving

Igmition of surface
Iaver nnder depensrate
conditions

W kitx
Dwart
Ther monmclear

TINAWY untl
degeneracy lifted

» Accretion rate < 6x10:¢ solar * Runaway until degeneracy is lifted,

IMasses per year

kading to explosive hydrogen burning

= 103 - 10+ solar mass layer «+ T=23z108K; p = 1P - 10¥ glem?

ignites and burns d egenerately

e Time: 100 - 1000 seconds to eject layer

Que se passe-t-il quand la masse de
Chandrasekhar est atteinte ?

Etoiles trés massives

Scénario principal :

Fusion centrale du Si, contraction,

fusion du Si en couche, contraction, ...

= Le coeur de Fe se contracte,
dégénere et croit en masse.

Quand Mg, ~ masse de Chandrasekhar

= collapse jusqu'a ce que les noyaux

se touchent = rebond, onde de choc

hx““ﬂx

Structure en pelure d'oignon

hydrogen fusion

helium fusion

carbon fusion
oxygen fusion

™~ neon fusion

magnesium fusion

silicon fusion
inert iron core

= Explosion, Supernova de type II
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/ \

Nucleosyn’rhese stellaire :
Création des différents
: ¢léments chimiques

l de I'univers :

l

Calcul de I'évolution
temporelle des
abondances au cours
de la vie des étoiles

Principale source d'énergie
au cours de la vie d'une étoile

| Calcul du taux de production
d'énergie nucléaire €
/ u. de masse et de temps

+aZa—>B +b +

. Lms de conSer'vaTton :
A .-*%-'

Conser'va‘hon du nombr'e de nucleons /

-
$ N

Conser'va‘rio'n des'_'char'g"es

Mé;se rld_ui_fe-

. .Quam‘i"'ré de mouvement - mi(uy = V) = —ma(vz = V)
mimo (01 —vo) =
1—v2

, (Pr‘obleme a 2 cor‘ps non- r'ela'hvasfe) my +m2

' 'Eq T mouvemenT de : CIGSSquIe (NewTon) =-VV(r) (r=r1—r)

. laparticule relative"
-dans un poTenheI flxe Quanhque (Schr‘oedmger)
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R Lois de conservation |G R IRV ol

. N el oo, brbL - -Spins
mbre leptonique e ;

E e L
Bl 01— O )< = 531475 (M ) e
rergi d tson por o [N

A
Q = AM4+AM, — AMp = Ap|fp — (

—.
g,
.

s6Fe
w0 109pp
. o/
i "~

L usy

Chaleur. fournie Energie de ligison
par la réaction:

par hucléon

| © = (M4 + Mo — Mp)> [ = —AM/A

binding energy per baryon

atomic weight

l O = AMu+AMy — AMp =




;o e ~ Nbre de couples
" Taux-de rédction o . Vlitfesse ~ departicules
-=nbre de réactions | “ cc | wolative
./ ugde temps _ P . Ne -
- ef devolume 2 : K

Dis‘rribuﬂon de vi‘resses'—'—.' r =<o(v)v> NyNy, R

* Taux de pfoduc‘ribn'd‘énérgie Q -

" &= énergié produite % = M, MaPXAXa <ov >

/ u. de femps et de masse : : —
: : Sommer sur toutes les réactions

e :<(v)v> N4 Ng

~ ‘Energiecinétique . " Bigtribution statistique des
‘ totale dans le repére - o ' : ]

: du ._'c_;_'en;e de e _(B_o_]fz_mann, Fermi-Dira@y...)

(E) =
~Toute la difficulTé d'u o

probleme se rameéne au calcut -
~dela section efflcace rolE)

/-u. de volume? "

énergies cinétiques E : - .
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De‘rer‘mma‘rion de la section efficace O'(E)

leferem“s facTeur's m‘rervuennen‘r

)FacTeur geomeTrlque Pk g

'Extenswn quantique du h0y<1.u" maximale, ds 'exp. de -
diffusi e,
Px - .%E /(4n) (h/(my, v))2/(47) ~ T/E .. noment cin e

i ¥ : - De Br'oglle
B FacTeur de Gamov P.

Frcmchnssemen‘r de Ia barruere coulombuenne

De‘rer‘mlnahon de Ic: sec’rlon efficace O'(E)
2) Fac‘reur de Gamov P@

-y : rayon nucléaire:

Bl < Ecin > = KT = lhev SaglldliE de IOOO X Tr‘op pe‘nT
'. * - pour T~ 107 K '——> FacTeurelOOO dans Max- Bol‘rz k.

Tou‘r_ a fait impossible

- Cest la section efficace - .
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DaTermmaTion de Ia SECTIOH efficace O'(E)

: 2) Fac‘reur de Gamov P@

”Lq bar"r‘iére coulombien’né_]

" ‘Heureusement ...

. Des noyaux ‘péuve"n‘__r' franchir |
“-la-barriére de potentiel par|.

De‘rer‘mma‘non de la sec‘rlon efftcace G(E)

: 2) Fac‘reur de Gamov Pe

Barrler‘e carrée

2 d2d)

Eq. Schroedinger : CT + (E-V)y =0

3 Fonction d'onde: w(r) ox exp(—kr) k = (1/R)y/2mu(V - E)

Probabilité de
franchissement = exp(—2kAr)
de la barriére :
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. §

i . .
. .

S D¢ termination de la section efficace ofE)
. ) Facteur de Gamo Pe 5

et tunnel -

Potentiel coulombien
Probabilité de franchissement de la
barriere (approximation WKB) :

Tmin
P exp(—2/ kdr)
0

T 7 B : : .
~ exp(—(7/R)\/2muE Tmin) k() = (1/F)\/2mu(Ey(ro/r) - E) -
exp(—272r min/ ) _ E<<Eg e

1o ,_ b
A = h/(myv) . B mu“ = 5m

¥ ! i . . .
» . - i

Bl D¢ termination de la section efficace ofE)

; ) Facteur de Gamov -

fet tunnel

‘Probabilité de franchissement de la- -
=i barriere
- i
4 P~ exp(—2m°rmin/\)
A = h/(myuv)

27 4 Za€?
2

ZpZae® 1 5
g ——————— = —Mmu v = Tymip —
Tmin 2 my, v

| P ~ exp(—2nZ4 Zae?/(Tw))
= exp(-bE"1/2) b =
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= Dé’rermina’rion de Ia secTion efficace G(E)

. 3) Fac‘reur nuclealre S(E) U(E) (1/E) Pq(E) S(E)
Propme’res nucleaures du noyau A+ /a '
- _interaction forte e
(et parfois faible) » Détermination
g e expérimentale de S(E)
B S(E) PR - Ciat+p — Nzt

. lentement.avec E bt e

. 2 SOUf TOUT pr‘és A . i . .' Y v C2(p,y)N®
. d'une résonance | ’ A

De’rermma’rmn de Ia se.c‘rlon efftcace G(E)

. (E) (l/E)PgS(E) EC exp( b E- 1/2

{ov) = f * o(B)o(E)f(E) dE
°5E 2 E E\ dE
_f S(E)exp( bE- %)\/ fkTexP<_ W)W

© E
Yol smen (o)
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Pic de Gamov

_ et

C2(p,yIN®

E,= 37.9kev
A = 22.8kev

T = 30Xx10%°K
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.-'_'A:ppr'og%,'éarf_qne_éduss_ielnne_”i_._ F(Eo) =0 = Hy = <M>2/3

2

e Q% _ %) — caop(—f(E))

|+ = 7(Bo) = 3Bo/(kT) o T3

E— By 2 !
~ exp(—f(Eo)) exp 7< > B AE = \/8/f" = 4\/EgkT/3 o T5/°]

Pic de Gamov

AE/2
<ov> o« T32AEef(Fo) e
o T—3/2 T5/6 e~ T

x 72T

..
: Noyaux légers :
r=19.721WA T ' e 1
Eo =5.665 keV - W'/3T2/>
E: r _Z/3 Noyaux plus lourds :
Smiis 6.574Wl/3T7 ; .- v - 20-30 1l (<ov>x T30 )

AE=4249kevV -W/oT/* | | ]
_ Oln<ov> _ " Extrémement sensible

ont a la température !
6.574W /T, . : e
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14) [126)

@)

(6)

)

10) {100]

(8)

\pprox. en cotiches (shell-model) :
‘Chaque nucléon est plongé dans le
potentiel fixe créé par les autres

° Niveaux quasi-
_stationnaires -
.
% Niveaux
- stationnaires

e 'Si-E br"_oche cliel'E_- %

‘. “Réaction résonnante’




| g A I '..F';'h“
.Autour de la résonance :
Reac’nons r'esonan‘res __.' : £ _
. 1
D < BBt (22

S(E) non*- | Ne pas le sorhr
“constant " . de I mfegmle

: : <ov>X e_E”es/(kT)

" Encore plus sensible,
. alatempérature: :
ex:i.réaction 3o.: €~ T4 Il -

6 non-négligeable pour les particules arrivant
. avec moment cinétique non-nul i .
Za Zae? | 00+ 1)R7

AJouTer' le potenhel cenTrlfuge (1) = — D2

_"PourE Eres -m_ax:'(2|+1)x2 /(4m) = 21+1) 7 (R/(m, V))?

1 1 2 0
1H+1H—> 1H+ € + V.

1 5 3 : leob = 4AMH - AMHe“ =
Hi H T = 26.73 Mev :

JHe+,He— He +2'H
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B+

IH+ IH- 2H+e* +v
H+ 'H - %He++

S b 84

*He + 3He —*He +2'H 3He + “He — "Be +v

/\ 1862 |

"Be+e™ — "Li+v 7Be+lH—>8B+7

"Li+ 'H - *He + “He 8B — ®Be+et +u
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. AAMp — AMpea
1H+1H%1H+1€ b Ve = 26.73 Mev
1 2 3 :
yHEH L i
3 3 4 | Mais :
sHe+;He— He +2,H - Pertes par les neutrinos !
|- Hors équilibre |
. Er;érgie' du neutrino

Qk_Quk
My Mo g

- Somme sur les réactions ., . B ;

lekX2k- < ov >

Fr‘anchlssemen‘r de la barriére coulomblenne suivi lmmedlafemen‘r de
- n ety (interaction fcuble)

Changemen‘r de spm du pr'ofon : Transition faible de’ |
transformé en neutron - - .|+ - Gamow-Teller

Pr‘dbabilh‘e trés faible car mauvais
‘recouvrement des fonctiéns d' onde
- (1w Vi dv \)

v e + e-_._. AR ; vy : = 2AMy — AMp — Epcutrino :
Eneumno ~0.262 Mev per‘due 420262 = 11801 e
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Temps de réaction

“tres court :

5 ~dsec.

; Sur terre : ‘__,' '
. D/H=15x 1047

< ov>pp D 4 :
S (Spauanon) -

=P ~ 1077
2< ov >y 2Ty

Pr'emuere phase de combustion .du DeuTemum
mmal puus equuhbr‘e ' :

3He+2He—>gHe +2/ H

Deu‘rer'lum al equuhbre

dHe3 H2 o B RS
. de =< 0ov>pp - < ov >33 = 4. Audébut, réaction -
t e _ — e frés lente !

: ( ¢ ) = | S9v>mw § _~ Pour. T trop petit, He3 ha jamais le temps
H /., 2 <ov >33 -7 datteindre sa valeur d' equmbre _ .

Décron‘ quandT/ sl (U ~donc bosse
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Bl Evolution de la composition chimique

: Combhéﬂb‘n Hes+ Heg A

3He+2He—> He+2/H B

7., (années)

He3 _ < oV >pp
H 2 <ov >33

\ . Décroit quand T/

Feoy
(He3 He?)
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[l Evolution de la composition chimique |

" L'abondance de Lithium d la

surface du Soleil est 140 * plus :

a

" petite glle sa valeur initiale

'L'.é.‘rud’e"-d'umds jeUnes (Hyades; ...) -

montre’que ['abondance en 'sur'face :

dlmlnue au cours du Temps

Mecamsmes hydrodynamlques non- sTandards de
transport des régions profondes 'vers la surface :
- diffusion, cmcula‘rlon merldnenne ondes internes, .

Différentes énergies perdues.
: -par.les neutrinos: -

E;= 0263 Mev PerTe _2><0263 2°/o
: 26 73

E 08Mev Per“r_e 0.263 + 0.8 = 4%

: 2673 :
--_E__7.2A_A_e,v_ PerTe 0263+72= 279%. : e
e 2673
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*

2 Cycle CNO T > 17 x 10°: K [
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R.é'aéﬁon'lﬁ-
plus IenTe

A IGQUIIIbf‘e || nereste -
: pr_'e_s__quique N* (goulot)

Cr2 0.0122

C13| = N |0.00305

= Nus 0.985

| Boucle secondaire: |

.. Rapport de branchement ' " Réle pr’incipdl:' ST
_.Tr‘éS bas : % 45108 Cohversion ,O.lé-'—". N4 s

Vg Meiret iy
170 y lH e 14_131 +4HC

Evolu‘rmn de la composmon chlmlque .
2 Cycle CNO T > 15 10‘3 K

; 1 CIZ —’ N14 Rk
4 Qlé_ T N4 (beaucoup plus len‘r) &
g AU depar‘T
C N14 Olé = 5 5:1:9 5

A l'équilibre (typiquement) :
612 N; 0% =0.15:15:0.3

' -2 EVO'IuTion-compIexe car :.
bl g L, M0 4et+u
- Pr'esence d'un Coeur convectif qu1 70 + '"H —» !N +*He
homogénise et dont la taille change T
. - Certains constituants:n a‘rTelgnen‘r
.+ jamais-la valeur d'équilibre -




Cycle CNO versus chdaine P-P  § ‘A_ ZZZkAAiI;
S B i <oy
o olnT
S 6.574W /3113
- Le cycle CNO domine - |
" pour T>17 x 106 K. |
— Etoiles massives

Taur du
praduction
d"énarylr

Solsil

Tempéralune
fzrnmilliuns e )

25

Comu‘rion de I'hlium:
réaction 3o (T - 108 K)

e Y i
it Bes — Clz"‘ ¥ it He4 - Nezo (Négligeable) :
Reachon r‘@onnam‘e s trés sensible & T

E = 3 AMyes =AM, : -.' A Hey 868 o 4 612 + He4 o 016- .

=" 7:375 Mev neghgeable

<2617 Mev (pp) | 2 Cl? : He“ g 016 / T Clz\ '

qulemen‘r.. 612 & 016




: —us | .

Helium-capture reactions

0 “Ne Mg
(8p, P‘,n) (10p, 10n) o (12p, 19n)

9 - @@*@@ D
¥ & @

“He ‘He

l Combustion de I'hélium

3. Processus trois alphas (T > 100 10° K)

4 4 8
JHe+ He < Be

8 4 12
415’.9:-&-21’1’.2—> 5C+y
12 4 16

L hfle » (140
O-l— He—é Ne+y
Ne+ He—) Mg+y

" 4 18 a0
7N+2He—> 8O+!e+ﬂv

18 4 22
O+ He > Nety
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Evolution masses élevees

Les dernieres phases de combustion nucléaire J

Combustion du carbone (T~ (0.5-1 x 109 K)

Q (Mev)
204 20 PMghy , 13931 | e
— BMg+n , -2.605
2238
4616 1.
-0.114 %
12 1 13
13$\l+3_C>+ 2:1 | <«Q> ~ 13 Mev
13C + 4He — 160 +{1n) ‘- €. < exp(-84/T,"3)

Source de neutrons = -

[
Neutron Number,N

Evolution masses élevées

Les derniéres phases de combustion nucléaire J

Photo-désintégration du néon (T ~ 1.5 x 10° K)
wNe+y—Ne' — §0 + JHe Quand kT~Q:= 473 Mev _

Z
6.722%0.005 |*

Equilibre « thermodynamique » é6o + 4He = %8N€

nng\ _ (2rpkT)E G1Gy _9Q
<n)‘ B Ge P T pr ™ Saha

5.80

5.6310.006 |

4.96910.006
>
He
4.24810.006
%"

%.

T = équilibre vers + de photo-dissociations

Autant de réactions dans chaque sens — taux de réaction :
2nukT)? G1G _ 28.4
Ay = %’lﬁexp (— %) A2 |Og)\fy(8 1) = 127—T—9

| Les noyaux o libérés sont directement capturés :

wNe+ 3He = Mg = 2 ®Ne — 'SO+ Mg + 4.58 Mev




: Evoluhon masses elevees

Le.s der'mer'es phases de combushon nuclean"e

Combus‘rlon de onygene (T~2x10°K)

Q (Mev) 4 s

1604+ 160 - 32§ +~ , 16541 (16p, 15n)

-8 +n, 1453 N 5
— PMg+2a, -0.393
-

<«Q> ~ 16 Mev

Produit final :
Surtout 28Si (puis 325, 24Mg)

"0 Par exemple ...

: Evoluhon masses elevees

Le.s der'meres phases de combushon nuclearre

Combus‘rlon de onygene (T~2x10°K)

L 1
Q (Mev) - 1 Reaction Network Ii : T
- 1 for 0-Burning Ji
1 0

160+ 160 — 32§ ++4 , 16.541 L '

, i i |

305 4n, 1453 3 ---
9593wl

— YMg+2a, —0.393 2?12-

1
1
|
1
1
.

1

1

: Reaction Network
for C

\ andNe—PhoLog es.

<«Q> ~ 16 Mev L : -

5 1 —~

U N "~y (P ey SRR = S S | SRR N M _

Produit final : Ll T N ; ]
Surtout 28Si (puis 325, 24Mg) LR

Neutron Number, N
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Evolu’rlon masses elevees

Les der'meres phases de combus'rlon nuclealr'e

Combus‘non du SI|ICIUI’I'\ (T~3x 109 K)
?HSi

Eﬁp Sﬂnj
“ a8

Résultat global ...

EvoluTlon masses elevees

Les der'mer'e,s phases de combus’rlon nuclealr‘e

Combus‘non du SI|ICIUI’I'\ (T~3x 109 K)

kT > Q pour les noyaux faiblement liés [
= photodésintégrations et recapture =

des o par des noyaux mieux liés
= réarrangement : Fe, Ni 7, .. i

Captures o:

28 . 4 32
Wi+ He s S+y

32 36 m,"/ ’ .
WS+ He & (Ar+y _o Ca se complique |

:
o of

40
18Ar + 2He e Ca+y ofe

L L L L L L L I L L L {PRNEY
s 10 12 14 16 18 20 22 24 26 28 30 32

Neutron number
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: Evolution masses élevées

Les dernieres phases de combustion nucléaire &

Equilibre ’rhemodynamique hucléaire (T ~ 7 x 10° K)

kT > Q pour la plupart des réactions = équilibre thermodynamique nucléaire
= taux de réactions directes et inverses égaux
= rapports d'abondances donnés par les « équations de Saha » :

Ny_
nn Nao-1,7 o T3/2 exp (_ @)
Na,z

1-A
nZ nd=% ((2nMy zkT)3/? exp (A2
h3 P

kT
Quz = ClZMy + (A= 2)Mn — M(A, 2)]
On a tout si on conndit n, et n, = 2 autres contraintes requises :

Z _ YZNaz+ mp Fixé car équilibre bien
N~ S(A-Z)Nay + nn  avant les désintégrations p

p = My Z#iNi
i

% Evolution masses élevées
Les dernieres phases de combustion nucléaire &

Equilibre thermodynamique nucléaire (T ~ 7 x 10° K)

Z  A—Z 372\ 1-4
ngn 2w M g 7KT Q
NA,Z = GA,ZA3/2 p QZ <( AZ ) ) exp <ﬂ>

h3

1) kT« pas trop grand » = éléments les plus abondants :
maximum de f,, = Q,,/ A = principalement Ni, puis Fe
Ty Ty
2) S'il'y a le temps, désintégrations beta |
= Z/N~\, (dN,=-N dt/t)
= principalement 5Fe

3)kT>Q = photodésintégrations o
= 4He,. N

TN
-
[6)]
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Coeur d'une étoile massive

Fer
Silicium
Oxygene
Carbone
Hélium
Hydrogéne

Durée des phases ultimes (15 M,) :

Fusion du
Carbone : ~ 6000 ans
Néon : ~ 7 ans
Oxygene : ~ 2 ans
Silicium : ~ 6 jours

Structure en pelure d'oignon

, Evolution masses élevées
Les dernieres phases de combustion nucléaire |

Equilibre ‘rher‘odynamique nucléaire (T ~ 7 x 10° K)

1 He
‘Be
uc $Fe
109 1ph
e I
. -\:
Wi

4

binding energy per baryon
E

atomic weight

77



N2

Y

.

)
ions
‘res

, X
inéaires

ites)
ga+1

haque couche
mi

Vi

tions |

e
-
-
7

-
-
-

équa

-

-

e(P,'

-

)

x(P, T, X))
T
4 condi
limi

o
e
-
=
.
-
-
-
-

i
-

-
o
o

-

)

=
-
-
-
-
-
-
-
-

tape k
-2

T
.
-
.
-
-
s
o
=

s
.
i
.
1, ..N

+1+ Y,

’

IXee en C

T
-
-
-
-
-
-
o
-
o

'é

o
-
-
-
-
-
-
o
&

-
-
-
.
-
-

-
e
-
g
!

£
.
-
S
g3

-
-

-

£

F

i
-
-
-
-
-
-
-

de 4N

al

| -
-
L
L
|t

o
-
-
-
.
-
-

.f

o
.
.
£

T
-
]
a
e
|
. |
. £
=
*.*?.*;

.

.
K
é%.%
-

.
Ineaire
on

7

|

(+ 4 conditions aux |
i

1-

2
i
y

L
oy
PR
| &

-
-

mﬁmﬁy
o
]
ﬂagﬁai
aﬁﬁ% =

o
=

-
-

=
-

imique

ima
Systéme

-
-
-

. >
** .

-
.
.
s
&%

-
.
-
=

e
:*::*: s
...

L

-
-

|
i
=~ ** ::;«

Non-|
)

@

ies = N couches

T
-
-
-
-
.

P
P L ,:.
- *a | &

v

1
-1
I
- M
2
o
-
=
-
£
e
i
T
)

-
.
.

.
.,

[
T

-
™
-
-
-
.

e
*%

-
-

-
.
-
ﬁ?
e
=
e
-
=
-
e
=
-
-

™
o
=
-
-
-
.
e
-
.
-
=
-
-
-
s
-
-
=
-
.
s
s
-
-
.
-

-
.

-
-
-
=
-
-
-

ﬁ%ﬁ

o
-
-
-
-
-
-
-

-
-
o
-
-
-
-

-

-

.
-
-
o

-

-
-
-
7
=
-
-
-
-
-
-

| .

7
.
-
-
.
=
-
.
.
-

-
-
-
-

=
-

1
.

-
-
-
.

-
-
-
-

-

-

-
* -
.
.
*ﬂ.?
i

-

-

-
.

e
=
-
-
-
-
%a*
-
-
-
-
-

-

.
-
5
.
-
.
=
.
e
e
e
=
.

-
.
.

-

.

o
-
=
s
-
-
-

i
-
.
-

tour de l'est

-
.

-
-
-
=
&
i
s
A

o
-
-
-
i
.
-
-

/

5
=
*
-
”*mn

.

f
.
—

7
=
-
=

7
=
=

-
.
P

-
*
.
5
*
»

~
i

P

=

=
.

=

.
52
i
-
S
\
.

i
whw
i

-
-
:
[)
“
.
%m
%ﬁ*

|

-

s

&

E

[

:ﬂ
o

.
o
i
-
-

&

-
S

-
.

o
-
-

W

-
17

-
i
.
-
i
-
-
-
-

-
-

-

i
-
-
-
P
-
L
E
.
.
:}’?
-
’
S
-
-
-
S

- .

-

-

i

composition ch

4
=
o
|
3
|
B
|

-

.f

:

.
o
.
.
.
=

.

(
&

-
r
-
@
%
-
.
—
=

N

g
‘@
.

-
-

Ty
L

()
%
—
-

-
-

=
-
-

-
.

-

-

.
E

eme au

N

dy /dm

Jacobienne

(

on
on
erences

énergie

ion
ique

dre

Convection

tion du syst:

ervat
Y;

- Radiat

de |

drostat

Y = (r,PT,L)

onse_r'_vat
gle .

3

Inearisa

Cons

de la masse

C
hy
+1—9

Vi
mi4+1 —

N

éme a résou

=L
1)

Transfert -
~d'éner
Méthode des d

v
-
-
.

iff
Algorithme de Newton-Raphson

Posons
Syst

Calcul d'un modéle statique

78



Systeme de 4N-2 équations linéaires
titmass)  VARIABLES  (centen

j=1 j=2 j=3 j=4
I e sl B ok i il

Calcul d'un modéle statique: composition
Posons: Y = (r,P,T,L)
Systéme & résoudre: dY /dm = @'7

1oyl Wbl 2 02 02 42 3 (3 3 3 4 (b
Y, Yo V- V‘V|V2V3Y4V| VYYSVLVIV

i ’
@ L
Méthode des différences finies = N U 12 faigt b e
Yig1 —Yi :f<7i+1+?i) TEs gy
N 3-4 jlhcalenionmsoabe i i
Algorithme de Newton-Raphson S 3:% Eobrrde

= Linéarisation du systéme autour de I'g
Jacobienne

§%i4q — 6V Jeomeme (Vi1 Ve Viigs - Ve
el ’—@f&mwm)m = f( kit ’“) - hhL R

mH_l —my 2

Yit1: — Yii+0Y;

Calcul de I'évolution temporelle d'un modéle

L'évolution temporelle découle essentiellement de la variation de composition chimique
due aux réactions nucléaires, phénomenes de transport (diffusion, ...)

= uchange = équation d'état change = structure change
Modéle au temps t, — Modele au temps t,,; = T, + &t

1) Calcul de la nouvelle composition: X; (m, t,) — X; (m, t,,1) = Xi(m, t,) + 8X;
Cinétique des réactions nucléaires: X, s 65X
el DI T T :
ot p 7 & ot
Certaines réactions sont tres rapides

(combustion du deuterium, ...) A+B — C
= forjqer la mise;‘x l'equil.ibre., ' Tae = < 0V > X4 Xp
ou utiliser une méthode implicite

Attention aux échelles de temps !

2) Avec la nouvelle composition chimique, le modéle en t, n'est plus solution des équations
= onitére (méthode de Newton-Raphson) jusqu'a la convergence
On obtient ainsi le modéle en t,,;
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Calcul de I'évolution temporelle d'un modele

L'évolution temporelle découle essentiellement de la variation de composition chimique
due aux réactions nucléaires, phénomenes de transport (diffusion, ...)
= uchange = équation d'état change = structure change
Modéle au temps t, — Modele au temps t,,; = T, + &t

1) Calcul de la nouvelle composition: X; (m, t,) — X; (m, t,;) = Xi(m, 1) + 8X;

Cinétique des réactions nucléaires: Exemple du deuterium

Attention aux échelles de temps ! ppi H+H—H+e+v, pd: \H+H—;He+y
Certaines réactions sont trées rapides dD H2

(combustion du deuterium, ...) o = SovEm T <ov>pa HD

= forcer la mise a I'équilibre,

ou utiliser une méthode implicite — (2) — SV z
H/eq 2< ov >y

2) Avec la nouvelle composition chimique, le modéle en t, n'est plus solution des équations
= onitére (méthode de Newton-Raphson) jusqu'a la convergence
On obtient ainsi le modéle en 1.,
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" Gaseous Pillars - M16 ~ HST- WFPC2. ‘

' PRC95-44a - ST Scl OPO - November 2, 1995
J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA

IHSTGbIIITe du nuage pr'o’ro s‘rellalr'e (H )]
Cmfere de JQGHS le nuage est msTable s

Vl‘resse du son.

Longueur d onde de isatherme = . .
i Ia per"rur‘bahon G,o Tff V4 v, 5 = P/p=R T/u

“SiTer Vo ¢ A le milieu n'a pas le temps:de com‘r'ebalancer' s
la pe u bafon sur I'échelle de temps de chuTe |lb|"€ Tep — effona"éme_n‘r

g~ 102 g/cm3, T~ 10K, =2 — My~ 1000 M,
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E‘rape 1: EffondremenT gr'avn‘uque ~ lso’rher'me

Temps de chu‘re ||br'e ~ (Gp) /2 o 1O8 an; >> ‘remps d aJusTemen‘r ‘rhermlque
; Gl e (mnheu optiquement mmce)

| Contraction isohrme

¥

p-1/2_'.-\"i
o

: : Fr‘aem‘aﬁons %

E‘rape 1 Effondr'emen‘r gr‘avnflque ~ lso‘rher'me
E‘rape 2. EffondremenT gr'avn‘lque adlaba’ruque :

Quand M ~ 1 M Temp_s de ghuTe I«br_'e ‘rémps chusTemen‘r ‘rhermlque_:- :

CQ"T’?QCT‘" Qd__'cil.b_qﬁq”e Sk, Pl Apparition d'un 1er fromk -
o - . .~ . d'onde de choc

“H,—H+H (T, ~2000|<) -

. Apparh“lon d'un 2er front -
- d'onde de choc-

3 Equ.ilibre_ P{Ydros-‘rq_‘rilqu'e
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M Etape 3: Contraction gravifique tout en
mam‘renan’r quunllbr'e hydros‘ra’rlque

Theor‘eme du Vmel '
_.Equuhbre aP Gm &
hydrosTaquue a 4;” _

Iri’régr‘aﬂon .
.. par partie -

Gaz parfait ionisé-
dégénéré ou non,
non- relaTlVlsTe

P 2

; Ener‘gle poTen‘rlelle
s gr‘avn‘cque totale

M Etape 3: Contraction gravifique tout en
mcun‘rencm’r quunllbr'e hydros‘ra’rlque

: Theor'eme du Vlrle.l

/MG_rn_ 771—3/ —dm @ '.-(Giizpar'fai‘r) :
0 y 0

; Energre ’ro’rale _ Etot— E + E

. e
S| reac‘nqns nuclealres r'emplacer :
Lpar L- fs dm ;

Conser’a'non de 1énergie globale
.+ sans produc‘non interne

Pas de r‘eachons nucléaires | |

La moitié de I'énergie potentielle gr‘avaflque
= -dEg /dt = —dE;/di—dE;/dl | O TS

= dE;/dt = -(1/2) dE, / dt conduit & une augmentation de son énergie
W ¥ b . | interne, l'autre moitié est rayonnée.




f Réle de la dégénérescence B
- Question : lors de la contraction gravifique, T, augmente-t-elle toujours ?
Theoréme du Viriel = P/p augmente
Pour un gaz parfait : P/p o T— oui pour un gaz parfait non-dégénéré . .
Mais .. ce n'est plus le cas pour un gaz dégénéré.
Contraction homologue
r —> r'=xr=r+dr={+dr/r)r dr/r = x-1 = cst

p — p'=p/x3 — dp/p=p(m)/p(m)-1
=1/(1+dr/r)®-1=-3 dr/r

P=Poids —> P' = Poids'—> dP/P = P'(m)/P(m) - 1
= P/x* = 1/(1+dr/rY*- 1= - 4 dr/r

f Role de la dégénérescence @

Contraction homologue
r ——> r'=xr=r+dr=(+dr/r)r dr/r = x-1 = cst

p —— p'=p/x3 = dp/p =p(m)/p(m)-1
=1/(1+dr/r)®-1=-3 dr/r

P — P =P/x* — dP/P =P(m)/P(m)-1
=1/(1+dr/r)*-1=-44dr/r

—> dP/P=(4/3) dp/p
Equation d'état générale : dp/p = oo dP/P - 8 dT/T

—> dT/T = (0/3) dP/P - (1/8) dp/p
= (40-3)/(38) dp/p
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TR 222 a0 ==—

dp/p

égénérescence

Y

dT/T=-edplp

o dP/P - & dT/T.

(1/3) dp/p

I3 0\ CEERR & LA DY P SSNNNNNNNRS S

AN P2 2 aaaan

tique des ions non-

dp/p
6.0
— lgp/pe
tre de d

'aT/T

\

égénéré
V : parame

z

e 4
€nergie ciné
(40-3)/(33) dp/p

4

PrAAAa A

Pour un gaz d
non-relativiste

PPrrrsaad

KRR E R

[:dT/T

’
0\

3/5,6=0

At T2
AN 2222
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o |
O
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oy
én

€9

’

.

7

(1/3) dp/p

énergie manquante est puisée dans |

ll dégénérés de sorte que la température diminue.

4

L'énergie gravifique libérée lors de la contraction n'est pas suffisante
§ pour accélérer les électrons dégénérés (énergie de Fermi// ).

‘Pour un ga'z-pdr‘fdi*r
énéré
.
- P

non-dég
Pour un gaz parfait :

: Po'u.r- 'u:.n'glaz__d
non-relativiste
dT/T

! Rﬁle e la
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2/3 dm/m

(@/x3) p

/

VAN P22 Ao N G PR

R R

dP/P
2/3 dm/m

ions nucl

(¢*/x%) P

+
dP/P

(q/x)dm/dr /(4nx2r2)
Plus la masse est élevée, plus la température centrale est élevée

(4a-3)/(38) dp/p

éac

..

Pour un gaz dégénéré : dT/T = - = dp/p’

‘ nohrélativiste

PP

e
Aa/ A~

(1+dm/m)/(1+dr/r)3-1= dm/m - 3 dr/r

/(4xr'2)
(& densité fixée)

|+ dT/T

(1+dm/m) m(r)
dP/P - dp/p

O = dr/r=1/3dm/m ==

= (1+dr/r) r

dm'/dr'
énéra

=) dP/P = (1+dm/m)2/(1+dr/r)* -1= 2 dm/m - 4 dr/r

=qm(r)
dm/(4n r2dr) —s p'
=) dp/p
Casg

Evolution de T, en fonction de P

Xr=r+dr
(1/3) dp/p

| -
\]
Q
©
<
o
<
3
o
o |
Q
=
o
\2]
8

JoMem/(4n r)dm —> P' = [ M6m'/(4n rt)dm’

Pour un gdz. bar'f_aiT

m(r) — m'(r’)
- dT/

r —r
2/3 dm/m

Dilatation homologue avec changement de masse

Na

p
P
Pour un gaz parfait: dT/T

A densité fixée : dp/p
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o Efef de l masse sur la trajectoire (p., 1)

. "Te'r_ﬁpé-r'qfrh?r'e_;r'e_cjﬁise pour: _lq"épmblds-’r'i_gn_ﬁde I'hydrogéne i -

~ Masse Sritique
. .5i M<0.08 M_, étoile Watteint jamais

o "-__'Ia'fempérdfure"requi.se,po_ur initier la combustion . -
.~ . - de I'nydrogeéne (a cause de la dégénérescence) .

. — | Naine brune

Refroidissement des naines brunes et blanches

. P = .
.

- Théoréme du Viriel.

¥

B £, - [, udm =32 M (P/p) dm

/

' .| Energie interne totale |- :
E,=-2E |8

R /> ot - L - oF /o |
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o | cs naines blanche : refroidissement B

Theor‘eme du Vlr'lel Ef

: - -1/2 5E = 5E/ ot ' E Energle po‘renhelle gravifique

“E, ¢ Ener‘gle ln‘rer'ne électrons

[Toute I‘énérgie'gravifiqueIibér‘ée_augmerﬁe o
-~ I'énergie cinétique des électrons

= Les naines blanches r'efrmdlssemem‘

dEe /dt —dE, /dt

= -dE, /dt=-d E,m /dt—d E, /dt—d E,/dt
- d Eg, /it

ons

; La tempér@ture.
"_diminu-e__ e

: :_Ener'gle m‘rer‘ne totale (IOHS + elec‘rrons)-

88



M| cs naines blanches : refroidissementii

| Toute I'énergie rayonnée est puisée dans
_ I'énergie cinétique des ions -, .

Eions - fO Uionsdm =C, TO M B

B L --dE,, /dt=-c,MdT,/dt (S

Panorama des scénarios
possibles d'évolution des étoiles

>

Combustion T ~ 107 K

de 'Hydrogéne
M<0.08 M,
Naine brune temps

Température centrale




Panorama des scénarios
possibles d'évolution des étoiles

Température centrale

A
Combustion T~ 108 K
de I'Helium
Combustion T ~ 107 K . 0.08 M, <M<08M,
de I'Hydrogén Naine blanche
M<0.08 M,
Naine brune temps

>

Panorama des scénarios
possibles d'évolution des étoiles

Température centrale

A
Combustion T~ 6 x 108K
du Carbone
Combustion T~ 108 K 0.8M,<M<9M,
de I'Helium Naine blanche
Combustion T ~ 107 K . 0.08 M, <M<08M,
de I'Hydrogén Naine blanche
M<0.08 M,
Naine brune temps

>
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Panorama des scénarios
possibles d'évolution des étoiles

Explosion
A en Supernova
Combustion T ~ 3 x 10° K /’M >9M,
o) —
® |- v Sioum_
S| Combustion T~6x 108K
o du Carbone
g Combustion T ~ 108 K 0.5M, <M<9M,
@ | delHelium Naine blanche
\Q
Q | Combustion T~ 107 K . 0.08 M, <M<0.5M,
& ['de rHydrogen Naine blanche
— M < 0.08 M,
Naine brune temps
>

B Addson-Weslay Longman




