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3 grands types de nuages interstellaires :
1) Nuages moléculaires

H, majoritairement

* Masse:~104-10°M, . *Taille : ~1-50 pc

~Température : ~ 10 - 15 K° Densité en nombre : ~ 108 - 1010 m-3

2) Nuages atomiques : régions HL
H atomique majoritairement Gtetles s vecrer Gae a3t en)

~Température : ~ 30 - 80 K° + Densité en nombre : ~ 107 - 109 m3

3) Nuages ionisés : régions HIT
H* majoritairement
Température : ~ 8000 K° + Densité en nombre :

~102-106m3 102 p,,

Formation des étoiles

Nuages moléculaires

Contraction gravifique

Effondrement du nuage

Contraction gravifique

Instabilité du nuage proto-stellaire (H,)

Critére de Jeans : le nuage est instable si

¢ = g +~ i Vitesse du son

Longueur-dorde de. 7\ isatherme = .
Ja perturbation AR 5 vs ~ 7140 VE=Plp= R T/u

Sty v, <A, lemilieu n'a pas le terfips:de contrebalancer
la per‘furbq”on sur l'échelle de temps de chute libre 7, — effondrement
Approche plus rigoureuse : ¥ t :
Comment urt nuage homogeéne initial réagit a une perturbation sous
forme d'onde plane ? [N RG]

- P <0 instable -

L 250 stable :

Relation de dispersion i

‘ Contraction gravifique

Instabilité du nuage proto-stellaire (H,)

Critere de Jeans : le nuage est instable si

3 7 B A Vitesse du son
isotherme

v = Plp = RT/u

Longueur-doride de 1/2
la perturbation - ANERWEE G vs & Tfp

; “Sitec v, <\ lemilieu n'a pas le teriips de contrebalancer
la per"rur‘bq*on sur Iéchelle de temps de chute libre 7, — effondrement
P Vil M;\

frad Fragmentation
L p~10%g/em®, T~ 10K, p=2 — My~ 1000 M,




Contraction gravifique

Etape 1: Effondrement gravifique ~ isotherme

Temps de chute libre ~ (Gp)/2 ~ 108 ans | == Ef_f""dre"‘em
>> ~ isotherme

Temps d'ajustement thermique
GM? Ay x (T/p)M2
AL

My x T32p=1/2

o« T2 27 [~ oX3r?

L'effondrement isotherme prend fin quand ¢ ~ 1y,
S p= kT2 & M; ~ 0.06My TV ~ M

: Contraction gravifique _
Etape 1: Effondrement gravifique ~ isotherme

Etape 2 : Effondrement gravifique ~ adiabatique

Quand M ~-1 M . femps de chute libre ~ ?éh)ps d'ajustement thermique :
Contragjion adiabatique — T_ P /" e

Vitesse d'effondrement

«—10"Ro- 4 S
& supersonique prés ducentre

Apparition'd'un front- -
d'onde de choc

* Equilibre hydrostatique en-desso

Contfraction gravifique

Etape 2 : Effondremn‘r gravfique ~ adiabatique

QL]and ~ 2000 - Dissociatian : H, —> H+H
Réﬁct_ion ’en’d’ofher‘mique y
: — Insmbiliré-‘dymmique

— Nouvel effondrement .
Apparition d'un
+ 2éme fpont

d'onde dechoc

Nouvel équilibre
hydrostatique: «
en dessous

-
Apparition d'un

+ 2émeifpont. .
d'oride dechoc’

Nouvel équilibre
. hydrostatique: -
en dessous

La séquence de Hayashi :
modeles entierement convectifs

* 3 équations différentielles :
dr_ 1 P __Gm  dT_ . GmT

8 an 4zp(T.P)”  dm dxr  dm “ani'P

3 conditions .ﬂl_JX limites (dont 2 &la phot'ospﬁér‘e)':
T(M) = Torr P(M) = l‘glgq.logj = f(L, R, M)
= (L/(4roR?))'/* = /O (g/k)dr = (2/3)g/
3 fonctions inconnues : r(m), P(m), T(m)
2 paramétres a fixer : M et L : L
Paur M et L fixés —> une’sofution, " —> 1 p-oin'r dans le diu‘g. HR
M fixé, L varidble  —> famille de solutions —» couirbe ds le-diag. HR+

C'est la séquence de ‘Hayashi demasse M , -

La séquence de Hayashi :
modéles entiérement convectifs

Définition générale :

La séquence de Hayashi de masse M est
le lieu des points dans le diagramme HR
correspondant a des modéles d'étoile
de masse M entiérement convectifs a
I'équilibre hydrostatique

(mais pas nécessairement thermique)

Séquences de Hayashi
Wl de différentes masses

A droite et a gauche de la séquence de Hayashi

Bl Méme question mathématique mais avec

Biégion permise, Région interdite
anT o TnT

dmp- Amp
modeéle partiel-

Convection
lement radiatif

trop violente

ahi a
tational potential en
d ino thermal on




2) La surface a |'équilibre hydrostatique appardit, I'¢toile
se déplace sur,la lighe de Haissance 2

Behrend & Maeder 2001,
dM/dt=1/3 (dM/dt),,

3)L'accrétion'prend fin; [‘étoile est sur la séquence de Hayashi
correspondant. a sa masse (sauf pour-les étoilés massives)

Etape 3: Contraction gravifique fout en
maintenant I'équilibre hydrostatique
B Théoreme du Viriel e PR

Equilibre
hydrostati

Intégration -
par partie

Gaz parfait ionisé

dégénéré ou non,

non-relativisfe
P_2

Energie inferne totale : +

'

Etape 3 : Contraction gravifique tout en
maintenant I'équilibre hydrostatique

f Théoréme du Viriel ‘. :
M S R S
Energie total

: Péreraie clobl B Lk LS b 5
Co ation de I'énergie globale Si réactions nucléaires, remplacer
sans production interne Lpar L~ [edm #

Pas de réactions nucléaires ! *

La moitié de I'énergie potentielle gravifique
L= -dE,/dt = —dE/dt—dE,/dl | AR /A
dE, /0t = -(1/2) dE, /dt conduit & une augmentation de son énergie
* A interne, lautre moitié est rayonnée.

10
Etape 3: Contraction gravifique fout en
maintenant ['équilibre hydrostatique
Lumingsité minimale. *-
Temps
d'Helmholtz - Kelvin :
Vrad = Vad
T =6M2/ (2RL
He */(2RL) =) L, 0 MT*/(5P)
TxM/R PoxM2/R* pxM/R?
. ko pT=35 Roc LY213 ;o L1/2
Linin o« M*4
Ensuite :
Traversée vers la
. gauche du diag. HR
Etape 3: Contraction grayrfrque fouten SiM>15 M, , Iétoile devient presque
mcunTnTI équilibre hydrostatique entiérement radiative quand T > 6000-6500 K
- Tant que I'étoile est entierement - N T : B
convective : descente le long de la
séquence de Hayashi
“Luminosité minimale :
lors de la descente, pourquoi ? _Entiérement convectif
1P T25 (Krammers) et T,/
- .
Entitrement radiatif
Lo
12




Naissance ou non des
réactions nucléaires ?

f Role de la dégénérescence [

Question : lors de la contraction gravifique, T, augmente-t-elle toujours ?
Theoréme du Viriel P/p augmente
Pour un gaz parfait : P/p x 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=(l+dr/r)r dr/r = x-1=cst
p — > p=p/x3—> dp/p=p(m)/p(m)-1
=1/(1+dr/r)®-1=-3dr/r

P=Poids — P'= Poids'— dP/P = P'(m)/P(m)-1
x4 =1/(1+dr/r)*-1=- 4 dr/r

Naissance ou non des
réactions nucléaires ?

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+dr/r)®-1=-3dr/r

P —— P=P/x* = dP/P =P(m)/P(m)-1
/(+dr/r)t-1= -4 dr/r
— dP/P= (4/3) dp/p
Equation d'état générale : dp/p = a dP/P - 8 dT/T
: —> dT/T = (a/8) dP/P - (1/8) dp/p
= (4a-3)/(33) dp/p

Naissance ou hon des
réactions nucléaires ?

f Role de la dégénérescence [ dp/p = adP/P - 3dT/T

Pour un gaz parfait : - : dT/T=(1/3)dp/p
ncn—dégén.éré 3 ] .

Pour-un gaz dégénéré : 0.=-3/5,8 =0
non-relativiste @ ! N

L'énergie gravifique libérée lors de la contraction n'est pas suffisante
pour accélérer les électrons dégénérés (énergie de Fermi// ).
L'énergie manquante est puisée dans I'énergie cinétique des ions non-

l dégénérés de sorte que la température diminue.

Pour un gaz parfait : " Pour un gaz dégénéré : dT/T = - = dp/p
a1/ non-relativiste

Cas général : dT/T = (40-3)/(38) dp/p

60
— tgplhe

v : paramétre de dégénérescence . *

I Naissance ou hon des réactions nucléaires ? I

Dilatation homologue avec changement de masse
r — r'=xr=r+dr=(+dr/r)r
m(r) — m'(r') = g m(r) = (1+dm/m) m(r)
p = dm/(4nrédr) —s p'=dm’/dr' (1/(4nr'2)) = (¢/x)dm/dr (1/(4nx2r2)) = (¢/x3) p
=) dp/p = (1+dm/m)/(1+dr/r)- 1= dm/m - 3 dr/r
P = jM6m/(4nr’)dm —> P'= [M6m/(4n r)dm = (q%/x*) P
= dP/P = (1+dm/m)2/(1+dr/r)* -1= 2 dm/m - 4 dr/r
A densité fixée : dp/p=0 = dr/r=1/3 dm/m = dP/P=2/3 dm/m
Pour un gaz parfait: dT/T = dP/P - dp/p = dP/P = 2/3 dm/m
Plus la masse est élevée, plus la température centrale est élevée

(& densité fixée)
o0 A R R S SR e 5 L R S A s A R

Evolution de T, en fonction de p,

Pour un gaz parfait Pour un gaz dégénéré : dT/T =
dT/T=(1/3)dp/p. - *nonhrelativiste

Cas général : dT/T = (40-3)/(38) dp/p

Naissance ou non des
réactions nucléaires ?

Effet de la masse sur la trajectoire (p., T)

empémffﬁre requise pour la'combu tionde I'hydrogene :

=5i M<0.08M,, I‘étoile natteint jamais
_la’température requise.pour initier la combustion
".. - de 'hydrogéne (a cause de la dégénérescence)

87 pr
1543 m.

i 1 8mpj 3 P

p10K3me ~ 2 p

8mp2
B(p) —h-dp =
(p) =3-dr

Mudm =3/2 [M(P/p) dm

Energie interne totale

tot

f -1/20E /ot = L = dE /ot




Refroidissement des naines brunes et blanches

Théoréme: du Viriel clus‘anue !
-1/26E, =5,y € nérgie interne fotale (ions + électrons)
’ Energie potentielle gravifique 2
; nergie intern@ides électrons
)

S 3 (MP, 3 M
Ee = dm = K
2/0 Tt /o 4

OE /0t = - 0 Epp,
dE,, /dt

ions

La tempérfture. -
e diminue

.~ Hydrostatique, gravité :
- Gaz d'électrons

Refroidissement des naines brunes et blanches

Ceeur quasi isothepifie
ctronique ties efficace)

Eions = Jo Uigns dm = ¢, Ty M

B --dE,, /di=-c,MdT,/dt §

Comment réagit I'étoile a l'apparition
des réactions nucléaires ?
| Chaleur spécifique gravito-thermique gT:f;f;"zrdfe{ﬁf:‘;V'f‘”:
cqmmenf elle va réagir

ou dilatation homologue Eq. déad¥ dp/p = o dP/P - 5 4T/T -

maintien‘de.léq: hydrostatique” « ;
dT/T= (40-3)/(38) dp/p- —> G dT/T = (1/3) dp/p.
dQ = Tds du + Pdv = cdT + (9u/plr — P/p?)dp
codT — eT(F3— 1)dp/p

Chaleur 403 dp falq o OinT
fourns = ar( S (r3-1)% 2 ainp,

oo (1-303=D) oy rar
-3

" Gaz dégénéré : contraction bloguée : dQ = c,‘dT

18
7 : . ’ . g 7’ . ’ . i
Comment réagit I'étoile a I'apparition Comment réagit I'étoile a I'apparition
. - - . - L
des réactions nucléaires ? des réactions nucléaires ?
i s Boucle
tion ou dilatation homologue; maintien de:I'éq. hydrostatique _
i o ke 2 5 ol
Gaz parfait com|
Quand on fournit de la chaleur, la température diminue !
Pourquoi ?
La chaleur fournie conduit & un travail de dilatation double g
(pour maintenir I'équilibre hydrostatique). ) <
Le reste de I'énergie nécessaire pour produire ce travail est | 1) Contraction = u7 —T7
puisée dans le réservoire d'énergie interne 2) dQ>0 (réactions nucléaires) T/ == P/ == dilatation
Pendant local - -
La température diminue 4) g\ == dQ<0 == contraction 5) Equilibre thermique
e 7 . ’ . X wgw 7’ 7 . 7’ i ~ B g
Comment réagit |'étoile a l'apparition Comment réagit I'€toile a I'apparition
. . . . oo
des réactions nucléaires ? des réactions nucléaires ?
Dilatatioh.du coeur
éq. hydrostatique : &
Pourquoi ?
Les gaz d'ions et d'électrons sont découplés. 3 ‘
Le gaz d'électrons dégénérés bloque toute modification du rayon FePRdGan des rédctions nuclediEEs GRS :
(en vertu de la stabilité de la relation masse-rayon). ne d"?mﬂon du ceedr, une d'mmUT_lon c_*e, la
température: centrale et de la'luminasité,.
; iy B ! et une diminution du rayontotal de I'étoile
La chaleur fournie augmente I'énergie cinétique des ions
La température augmente
19 20




Séquence de Henyey

L'apparition des
réactions nucléaires
conduit d une
dilatation du cceur,
une diminution de la o . p
température centrale Combustion Lo //

et de la luminosité Cia: 6> Nua

T |
SiM> 12 Mg, 2 étapes: ; P\,‘]
i " Vers /s N7
1) G 0ig— Ny i” | Iéquilibré .
2) Cycle arrive.a I'équilibre I i

i croc.h.e*rs dans le diag. HR

Exemple réel : Evolution pré-séquence
principale d'une étoile de 2 My

Zone radiative

5

= < _t, (Vyrs)

Lorsque le coeur devient radiatif, T ds/dt = du/dt +Pdv/dt==dL/dm<0
. sa contraction est accéléréé ‘et L /! £
Par contre, la contraction.de I'enveloppe est arrétée ;

Exemple réel : Evolution pré-séquence
principale d'une étoile de 2 Mg

2 (R/Ro)

Réactions'nucléaires (CNO) Apparition d'un coeur convectif :
it et chute de L, 2 crochets dans diag. HR

Exemple réel : Evolution pré-séquence
principale d'une étoile de 2 M

€, = -T.ds/dt = -dQ/dt =-du/dt - P-dv/dt = dL/dm - €,
€,<0 travail de dilatation, e; >.0 = contraction (énergie gravifique libérée)

21 22
2 exemples observationels L'apparition des réactions nucléaires
: : est un processus thermiquement stable ?
H o . S o i “on brisedéquilibre thermique tout " - !
E*Plles T Tauri : Stabilité séculaire IR ER TSI
5 e v y 3 v ef onregdrde st on revient au point de départ
- Faibles masses ( <2-3 Mo)
. - ‘Sur la séquence de Hayashi ;
- Tres.variables et actives (Xj radio), vents
B D.isque d'accrétion (1 fois sup 2)
Etoiles Herbig Ae/Be L ar T Ses Fer 1 360) 07
¢ . = e, dm T
= Masses plus-élevées (15 - 8 My ) - o el
- Surla séquence de Heryey St
-.6az circumstellaire raies en émission (Kramers) 5 op) (conduction)
2 o b e~5 (p-p.
~15 (cNO) © 5 v
L'apparition des réactions nucléaires La séquence principale d'dge O (ZAMS) ‘
est un processus thermiquement stable ?
Lieu des modéles a I'équilibre
thermique pour la combustion de I'H, -
A S “ el ayant une composition chimique fixée
Hors équilibre thermique (petite-perturbation %
Perturbation homologue : d(3X/X)/dr 3 0%(X=T, p, L/ A partir de ce moment, [évolution de
d(6T/T) /'”('7’”,,, /” 48T /" 4T _ dQ I'étoile est dictée par la modification de sa
a o o~ o, dt s s composition chimique (1 essentiellement)
/U ddm -1 = /U Sedm — 3L = //("' ,‘I‘
LT b 0T _ da-38p b _ 10 Durée de séjour sur la séquence principale:
P ’1‘7 Y T ’7 ENEE 3,
B T~ (Qpp/4) N, (M/10) / L
T 3T ) ~ 10X 107 ans (soleil)
L S L >> Ty = 6 M?/(2RL) o
L (" Faazr Attt 50t 3””)) T Q,, ~ 25 Mev Equilibre thermique 2o
23

24




La séquence principale d'dge 0 (ZAMS) ‘

Relation Masse-Luminosité

Faibles masses

L 167r2acT39T _ RT*
= _omrractiol A
. or . 55
ko O e Koo pT 35mm [ M? o M5S
a2 Moo P M Ll
Poa P TR
Masses intermédiaires
wpite
';t e K & cste. Lox = M3
] »"/ R
2 Trés grandes masses
of / Kk & cste. L y
I - A2 - o« M
s P x o xT*
L)/ g MM, R
T N

La séquence principale d'dge 0 (ZAMS) ‘

Relation Masse-Luminosité, conséquences :

1) M/=L/
2) M/ = Durée de vie\

M/Mg 0.5 1 2 10 70
L/Lo 0.04 1 15 104 10°

Age (ans) 50x10% 10x10° 109 20x10® 3x106

La séquence principale d'dge O (ZAMS)

. . 2 vi2
Structures internes typiques L = /“(m xeMxpr M« M =
o /.,
4
Loe B M v-1
» R o« Mv¥3

Le rayon augmente avec M
T AT: « M~ 0
La température augmente peu avec M
p x 1‘7’3 x AI< 0
La densité diminue avec M

logL = — 2 logT, s + cste.
3-23

Pente de la séquence principale

Evolution: Phase de séquence principale

Evolution des paramétres globaux

Modification
de la structure

W augmente

Pour w augmentant partout modification homologue

M2 M Iy
P ox %4 px e T Pu %
. ’ La luminosité augmente au
K~ oste Lo B a3t — cours de I'évolution
p

M v w“,ﬂ\‘ v-1 (v=2
‘L4£) cdm o M x pTVM x S Ranm; N

Le contrdle par les réactions nucléaires impose R /
pour que T et donc L n‘augmentent pas trop

25 26
. . o T . e o
Evolution: Phase de séquence principale Evolution: Phase de séquence principale
Evolution des paramétres globaux Sensibilité & la métallicité L= _6412;4m:T3<;9T
ko Om
Mais en réalité, p n'‘augmente qu'au coeur Z/ — x / dans l'enveloppe, coeur inchangé
~ — [dT/dm| / = T\
Le ceeur doit se contracter, mais sans que la pression et
; ; 12 12
donc la température centrale n'augmentent trop 2001 [ zoo
Y| z=002 7:002
M Gm m Gm M Gm
P = [D dm = [0 amadm o+ [ dm . .
X 09 09 [M=145
Contraction : Dilatation : 08 08 (
Poids /" Poids \ . ol etk K
Solution : contraction du cceur et dilatation de I'enveloppe o M:145 M, @Mn ° Me145 My @"o
Mihz 39 388 38 384 382 38 37 376 ns")z 39 388 386 384 382 38 378 376
5 . PR o . PR
’ Evolution: Phase de séquence principale ’ Evolution: Phase de séquence principale
Evolution des parametres globaux Enveloppes convectives (faibles masses)
M augmente au coeur  wemp contraction du ceeur et Difficulté : Modélisation de la zone super-adiabatique (V >> V)
dilatation de I'enveloppe Théorie de la
IgL/Le o longueur de mélange
ibl p(M<12 M s
Faibles masses, p-p (M < o) 2 05 V-V F = p ¢, V., AT (flux denthalpie)
04
V6 e~ XepTe: 03 — 3D ~ 0 6T (P/p) ol (V - Vg
— MLT
L/ R, Teff2/\ < o l= o H. o poramitrede
1 S o Longueur P longueur de mélange
é H, = |dr/dIn P
Grandes masses, CNO (M > 1.2 Mo) wC o1 demense b= ir/nfl
02 o/ — |dT/dm| \ = T,/
. M/Mg=1.2 03
v~15,e~Xp T
o 04 - A la base de AMy /S
LR/, Teff A 76635 343 4 35 3 g7z T~ cst. — Taille de la zone
4 40 39 38 37 Log(P) .
el — ATy ~cst. convective /*
27 28




M Transfert de I'énergic [ Convection 3D

Evolution: Phase de séquence principale

Ceeurs convectifs (grandes masses)

Fooc e, T(V-V¥2 CT/— V=V

La taille initiale du coeur convectif croit avec la masse

3xPL

. - gy = e
Evolution de la taille du coeur convectif:| V. 167 acGmT*

En général, la taille (en masse)

décroit avec le temps

il Lo et BTN i PN
N rad
CrE—

> m/M
04

‘ Ceeurs et enveloppes convectives ‘

Enveloppe

2
IgMiM

Evolution: Phase de séquence principale
Ceeurs convectifs (gandes masses) £

Si le. éoetr convectif croit avec le. temps (ex: apparition.du cycle CNO

ou (étoiles massives) 4\ car P/ lors de la contrac

— Discontinuité de X oiles i
#id tion, une partie de I¢) rgigiést pompée par.Je gaz de photons)

14X,> 14X,

29 30
z o . . .
Evolution: Phase de séquence principale Evolution: Phase de séquence principale
Coelirs convectifs (gandes masses) Pénétration (overshooting) au dessus des coeurs convectifs
1 . g % et o . - : et
Si le coeur convectif croit avec le temps:(début cycle CNO ou étoile massive) Paramétrisation simple : A rg, = t, H, (i%‘,s:;s;ii;;
g Dis:or, e X Vi Valeurs typiques :
14X, > 16X, Ky > K — > Vg 0, =01-02
L e Vrag> Ve =" Mélahge partiel ¢
Augmente : - Durée de la phase
de séquence principale
- Luminosité
.3 TETEBET 19Ten
P
Trés bien contraint par l'astérosismologie
- 5 = La Rotation
‘ Evolution: Phase de séquence principale
. Les étoiles peuvent tourner vite = force centrifuge:
Ceeurs convectifs (grandes masses) VP/p=-Vo+Q2rsing@ = Déformation de Iétoile
Zone frontiere des coeurs = Toutes les grandeurs (T, P, p, F, ..) dépendent
convectifs mal connue de 2 dimensions spatiales (r, 6) = bcp. plus lourd & résoudre
Lors de l'arrivée d i i T - ~
orslu fonf:lfif}f,i’e"s: V < Vyq — Déscélération, pas arrét brusque ! Vitesse critique : si Veg= Q1 > Vi = (GM/R)VZ
Zone de sénéirati N AT<O—=F.<0 la force centrifuge dépasse la gravité = enveloppe éjectée
one S@iﬁiw’féﬁf Refroidissement — V ~ V. Pour certaines étoiles (étoiles Be, ..), on n'en est pas loin !
= Vad
c Influence de la rotation
Extension de la zone de mélange
et de gradient adiabatique \
I’,‘gjjslﬁ):\“;x%ﬁg;‘: et Affecte les observables spectro-
|Effet de la rotation différentielle | _ Structure 2D et photométriques (T , ..),
- Processus de transports car &l photosphére: F(6), g.(6)
Turbulence (cisaillement) Extension de la zone de mélange P
32
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La Rotation La Rotation
La baroclinité: r sin0 €= (1/2) V(2 sinz6) Circulation méridienne

Rotationel de I'équation d'équilibre VP/p=-vo+QZrsinge; Mécanisme de transport

Vx (VP/p) = -(1/p2) VpxV P = (1/2) V(Q?) x V(12 sin26) dgrande échelle: v
S Pour une rotation solide ou cylindrique (O(- sind)): YpxvP = 0 1) Transport du moment
cinétique

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

2) Transport des

. 1
' = Potentiel fotal = ¢~ 50%sin* 0. (Rot. solide) éléments chimiques

Sinon (rotation différentielle plus complexe): Temps caractéristique associé & son établissement:

Isobares # Iso-densité = Isothermes temps d'Eddington-Sweet: tps R::(,,” y2
ST U “ Q2R

C Py
Baroclinité Ensuite, la circulation s'adapte pour assurer le transport du moment

angulaire requis par les conditions aux limites (vents, accrétion,
effet de marée dans les binaires proches, ...)

La Rotation

Le paradoxe de Von Zeipel: ‘ L ion diffé ielle dans les &toil ‘
Considérons la zone radiative d'une étoile en rotation solide a rotation différentielle dans les étoiles

= P(¥), p(¥), T(¥), .. - Rompt la symétrie sphérique

dr
F v {x(‘l’) w} V|, - Varie en fonction de la profondeur
i

‘ Evolution: Phase de séquence principale ‘

c 9 Frs s

4T\ - == - Crée un déséquilibre thermique — Circulation méridienne

= 7)(@\71\1' - Xﬁ]ﬂvw,

dT d [ dr Non-constant sur Si conservation du moment angulaire :
= xgy[4Ge-207] - d—w(Xﬁ ‘@ les équipotenticlles
R 2 2
. . . L _ | ;o= [0 [ w0y sino p2nrsing o dr
Quel que soit T(¥), il est impossible d'avoir V- (F ) = O partout Globale : R
=3 /U Q(r)r2dm = est. SiQne dépend pas de 6
== Déséquilibre thermique : lpT [05 +7-95] =9 Frag+pe %0

Cas stationaire : V- VS %0 == |Circulation méridienne Locale : Q(m) r?(m)

est constant avec le temps
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5 = - . .
Evolution: Phase de séquence principale I rocessus non-standards: Diffusion microscopique I
La rotation interne dans les étoiles [N

1) Les forces entrant en jeu

1.1 Les collisions

; Conservation locale Pression partielle sur les particules i: P, = Pe; = nikpT = mi/n << 1
3 B du moment angulaire 5 ap1 I P

Force moyenne exercée sur la particule i par collisions : fei = — ' =~ “kp'

or i
NP dinc
- ) kg1
(% mv) s

o

2 o

P S 1 ==+ En labsence de V P, évolution vers Ihomogénisation
Mais en réalité, il existe de f ]

nombreux mécanismes

1.2 La gravité
de transports et pertes

de moment angulaire * 5F ] Force exercée sur la particule i par Iattraction gravifique : fgi = —mig
(champs magnétique, f S s vy Oine
¢ : : ] ¢ + collisions b foi + fri = (%5 —"51%) kpT — mig ,
circulation méridienne, [ Gravité + collisions g P or )°E o p o ko
alne; =
turbulence, ondes = Goma — mdg - 2y e
internes ..)

==> Les particules les plus lourdes sombrent, les plus égéres flottent.

> istérosismologie nous permetira d'en savoir plus !

Evolution: Phase de séqueﬂce pr‘incipale I Processus non-standards: Diffusion microscopique I

Pénétration convective et mélange rotationel 1) Les forces entrant en jeu

1. 3 Forces radiatives

Mélange rotationel BRI Pcnctration convective Impulsion fournie / u. de vol. , de fréq. et de temps

par les photons sur les ons i ©

Turbulence (cisaillement) + ... i Inertie des KyipFule = a,iniFyje K=
i éléments convectifs
dans la zone radiative m ‘ f « Accélération » (force / u. de masse) de la particule i :
i Fy 4xVT [ Kyi By = _ A= %5
’ ! ‘ g = [May = ST [ ay = s or ¥
p ’ . - Xi iy
Mélange partiel Extension de la zone c cXip é .
e : ., _ _4acVT [k By 4y = %17 pluy du
~ processus diffusif 2 de mélange et de la zone = 3ex., ] P(u) du T *
X; »
) . . 15 uter
de gradient adiabatique FreRr [ Kvi P = iy
é i = - P(u) du a4 (e - 1)
Dépend de la vitesse X o hv/ (kT)
B w=hv/(kp
de rotation Indépendant de la rotation r .
miap; — pap = ~HoRE / (ﬂ - 1) P(u)du = “BERE /(h - 1) P(u) du
c g c oy
iz = > Xiay [ Pu) du = 1]
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I Processus non-standards: Diffusion microscopique I - - Le sleil

1) Les forces entrant en jeu
. 15 millions °
Contribution de toutes les forces sur la particule i 5 T
dine

Ji = Joi F fgi+ foi = - %k,,'l + (u - mi)g + miap; — pag
2) Vitesses de diffusion

v, Ji 5 fi @" HoreparcoursmoyeniA = (@M miof = 3kpT Températures centrales

Vaifra = 0,00 = (o Vitesse therminie vr >> Vaigra 15 106K

ane; | (u—m)g + map, — pdg .
= -Dy |-—5— + ——— = Dot ~ Avp/3
or kpT

Chdine proton-proton

3) Evolution des abondances

Si élément minoritaire (c; « 1) Vo S hding g dohine
i T. g
Conservation des particules i : I ;

de; 1 9(r2 Vgigpici) ; i
Ot Im r2 ar t ppm_nzghgeable

4) Diffusion et gradients de température

Le libre parcours moyen dépend de la température car o o T2 (ions), v oc T2

I Processus non-standards: Diffusion microscopique I : e colci
Tres bien contraint grace a ['héliosismologie

aonsl § c2/e?

=> augmente avec T =» déplacement des régions chaudes vers les régions froides
a.00)

Vii = V(o) = ~LDuvinT

Rotation :

° ° o o °
&s approximatif, le signe peut ® °c D/,. ";3.0 °9
&tre opposé dans certains cas | o© « o0 - @®.° r s
° o ° °o s Enveloppe convective :
R Y SN différentielle en 6
6 n A
° y 0 e © o ° Bt B
® ° AN odo w0 © °° Coeur radiatif : solide Il
o\ \ e ° o s
0®© 00 [ ] 0° ® L 00 ¢ Grdce au Tgnhsport par les
° 0°.° oo 0P 0° 0o o | :. ondes internes
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Exercice : Calculer le nombre de neutrinos

Le soleil . regus sur Terre (par cm? et par seconde)

Le probleme des neulrinosspioires Chaque seconde, 609 millions de tonnes d'hydrogéne
sont transformées en hélium

.09 10'4/1.66 10-24
.67 10%8

Chaque fois que 4 protons sont transformés,
2 neutrinos sont émis

nem==p> Nombre de neutrinos = N,/2 = 1.83 10% /s

L w===p Nombre de protons = 6
N, =3

Surface de la sphére a la distance d de la Terre = 4nd?
(d = 150 106 km) = 2.83 10?7 cm?

w==2- Nombre de neutrinos par seconde et par cm?

65 milliards Un &tre humain S~0.5 m?

360 mille milliards par seconde

Détection sur terre des neutrinos

Homestake .~ 3800001c.cl,
R. Davis., 1968-. 2 km sous terre

Exercice : Calculer la quantité d’hydrogéne
consommé en une seconde

Lo = 3.9 1033 erg/s = AM ¢2
w— AM = 3.9 1033/(3 1010)2 = 4.33 1012 g 37CI.+ N

Chaque seconde, 4.33 10¢ tonnes de matiére disparaft AP+ 6 DI v
: 3

Am = m(4p) - m(He) = (4.031280-4.002603) uma 7¢I > 37Cl + photon:
- ' 4 = 35 jours

0.028677 uma = 7.1136%0 de m(4p)

La masse de 4.33 10¢ tonnes représente donc 7.1136%-
de la masse d'hydrogéne transformée

Emmed Masse totale d'hydrogéne transformée par seconde

609 millions de tonnes

>.0.814 Mev
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Détection sur terre des neutrinos

Homegtake GoRTAENU = 10-36: captures
(R. 'D‘IV'S. »1968'---) -/ sec. / atome de Cl

37¢) + v,-) TAr+e . [Modeles th€oriques prédisent:

STAR + &8 C + v - 8:10 SNU

37CI" & 37C| + photon Résultats de I'expérience:
7o = 35 jours. . A SNU

|E, >0.814 Mev

Détection sur terre des neutrinos

Gallex (199 i

716a" + v;. > 7lge + €
7i6e + e > T6a" + v,
716a" - 71Ga + photon
Tge» = 11.5 jours
g‘ J
E,>0.233 Mev

Tous les neutrinos
pp. 7Be, 8B

SuperKamiokande (M. Koshiba 1996-..)

Effet GBrenkov
Directionnel
Temps réel

50 OOO m3.eau fres pure.
Diametre 40 m - Hauteur 40 m

25 v,/ jour !

Water

| Gellipm __(Chlorine preter

4 42
Le flux de neutrinos électroniques recus est 2-3 *
plus petit que ce que prédisent les modéles théoriques
2\ (B
# ey ‘ -
granite /n oz lo‘gfﬂ% 10120.12
0.4810.02 / 48
r Acrylic Vesse! B0 o3st00
ter support structure; 9500
PMTs'(~60% photocathode coverage) GALLEX
1700 fonies inner shielding H,0 \\ Superk o o e
5300 ‘torines.outer shieldifg H,C a 0 E o
; £ 2 Theory ™ 'Be mm P-P. PeP Experiments m 7
T + d tri 5 mcNo Uncertainties /
Le total recu, tous types confondus est en accord avec ce que
Ve, Vi, Vi prédisent les modéles théoriques — Le neutrino oscille !
e : ' i
e Evolution : phase de séquence principale
Evolution de la composition chimique [
La majorité des éléments «minoritgires» : D, L, B,, B est
brulée au coeur lors de la phase pré-séquence principale
. . (e
T~ 2106, Ta ~3 106K, Tyn 5 106 K
Valeurs d'équilibre
(suffisemment profond)
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Evolution de la composition chimique

(1. Chdine proton-proto

Temps de réaction -
trés court :
T4 ~ 1sec.

SOUSw _ 7D 1917 "~ Sur terre :
T 2< v,y 2y D/H =15 x 10*
: : ke )
i Premiére phase de combustion du Phénoméne de spaliation
" Deuterium inifidl, puis équilibre. *

| Evolution de la composition chimique

Coml on He; + He,

JHe+3He— He+2/H

Deuterium a I'équilibre

dHe3 H? 7 T £
% =<ov>py - <oy >33 { Al début, réaction
K rés lente Il

Pour. T trop pefit, He Jamais le temps
d'atfeindre sa valeur d'équilibre,

Décroit quand T~ donc bosse

Evolution de la composition chimique
(1 Chdine proton-proton g

2He+}He— He+2/H

T, (années)

Evolution de la composition chimique
(1 Chaine proton-proton Sl ik
Probléme du L m ‘. L'abondance de Lithium a la

T R | surface du Soleil est 140 * plus
PPI ’:Li+:H—>:Beiﬁ [+ petite gfle sa valeur initiale
T, ~2100K L'étude’d'amas jeunes (Hyades, ..)
: ¥ montre'que ['abondance en surface
- : diminue au cours du temps

Mécanismes hydrodynamiques non-standards de
transport des régions profondes ‘vers la surfac
*_ diffusion, circulation méridienne; ondes internes
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a 2 . 3 . .
Evolution de la composition chimique Evolution post-séquence principale :
. i
Evolution du coeur d'hélium
2. Cycle CNO T > 15 106 K ]
3 % - 3 2E4 o BNy Supposons que le ceeur d'hélium soit a I'€quilibre thermique
¢ 2 - Nig Y- BNio» BCretsw Il n'y a pas de production d'énergie en-dessous de la shell de combustion de H
; C o N
ST N (beucoup plus ent) R
" Audépart : ey o ‘::: 2l 2 g5
Cl2: N4 01625, 95 * - e Question : le ceeur dhélium est-il capable
A l'‘équilibre (typiquement) : i de soutenir I'enveloppe au-dessus ?
Ni4: 06 =015:15:0.3 0% e
: ; Fos 04¢ 41 Je fixe la masse M, du ceeur isotherme et varie son rayon R, “
. Evolution.complexe car : : , N +*He Pour chaque R, jai une solution et donc une valeur de la pression P, au sommet du caeur.
e i = La courbe Pq (R,) a l'allure suivante avec un maximum
- Présence d'un coeur convectif qui Eneffet:
homogénise et dont la taille change ’
- Certains constituants n'atteignent N s R
- jamaisla valeur. d'équilibre SiRN\ 6 M2/RA /! s tendance a leffondrement /' s Po\
P 2 SiR /' :petitegravitéet p\,  —= P\ [——
(vendances a effondrement et
Le coeur d'hélium : rapport de masse limite de
Schonberg - Chandrasekhar, démonstration rigoureuse
“Théoréme dy Viriel 7 Z M !
pour le coeur. dhéliuny OB e [.mfrlu / 12#% Pdm
(P> 0 au sommet du coeur 1) o 0 Jo o
Ceeur d m
isotherme
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Evolution: post-séquence principale

Le coeur d'hélium : rapport de masse limite de

Schénberg - Chandrasekhar, démonstration rigoureuse

Ceeur d'hélium

isotherme N 2 f Enveloppe

“Pour qu'il'en soit capable il faut:
o

n .
Po.max = C- —s > Pe = C;
© > (; A2 * (

Evolution du coeur d'helium :
Rapport de masse limite de Schonberg - Chandrasekhar

La courbe Py (R,) a Iallure suivante avec un maximum :

En effet

Py = balance entre tendances & l'expansion et  l'effondrement

SiR,N\ 6 M2/R? /' s tendance & leffondrement /1 —s Py

SiR. /' :petite gravité et T p\ PoN
(tendances a Teffondrement et & lexpansion . )

i Py nax > Poids de I'enveloppe (P,), il existe une solution R, telle que Po(R,) = P

Cest le cas quand M, / M,

Si Py max < Poids de I'enveloppe (P,), il nexiste pas de solution quel que soit R,
Cest le cas quand M./ M, > g, ~ 0.1

5. ~ 0.1 est donc un rapport de masse limite au-deld duquel un cceur isotherme ne
peut plus supporter I'enveloppe au-dessus. Que se passe-t-il dans ce cas ?

Le ceeur ne peut pas &tre & I'équilibre thermique

dT/dr > 0 et contraction rapide du cceur

49

Evolution: post-séquence principale

L'emballement thermique de |'enveloppe
(résumé qualitatif)
Considérons une perturbation 8T < O du systéme
Maintien de I'équilibre hydrostatique <«— Expansion
K~ p T-35 (Kramers) x/
dQ/dt > O (L'énergie peut rentrer mais ne peut pas sortir)
Quand on fournit de la chaleur : travail de dilatation double

et chute de la température (¢ = - ¢,): d 8T/dt <0

L'expansion de I'enveloppe s‘accélére

(le systéme est thermiquement instable) Emballement

thermique

Evolution: post-séquence principale

Expansion rapide de I'enveloppe

L dsT — déQ = oL,
dt dt
~ L [4(1-A) + Awp + (4- s

L[4(1=A) + Anp; + (4 .\)h/,_,‘ 1o

) IR,
 Emballement thermique de l'enveloppe
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Evolution: post-séquence principale

Expansion rapide et emballement
thermique de l'enveloppe

Temps de fraversée
<4

ase séquence principale
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Simulations d'amas

| Age: 0 years

40,000 10,000 3000
~— Surface temperature (K)

%
%
%,

%

Age: 5000 years

1 1 1
40,000 10,000 3000
~— Surface temperature (K)
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Luminosity (Lg) —>

Simulations d'amas

Age: 100,000 years

I 1 |
40,000 10,000 3000
~— Surface temperature (K)

5

S

2
%
2
%,
%

%

%
3

|_Age: 3 million years

40,000 10,000 3000
~— Surface temperature (K)

Simulations d'‘amas

| Age: 30 million years

40,000 10,000 3000
~— Surface temperature (K)

2,
2%,
ﬂ-:v

%
@

| Age: 66 million years

L 1 |
40,000 10,000 3000
<— Surface temperature (K)
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Luminosity (Le) —>

Simulations d'amas

g
%3
%
@

| Age: 100 million years

L 1 1
40,000 10,000 3000
~— Surface temperature (K)

Age: 4 billion years

| 1

40,000 10,000 3000
~— Surface temperature (K)
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Amas galactiques

Pleiades

(5.1894) 36

time in 107 years
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Evolution de la composition chimique
2 L CRO T 15 10K \

- s g W » UN4+y
ol N (beaucoup plus lent) uissyies
4 */Au départ : 5 s BNaet by
G NEREIER 5 5 -1 .95
A l'‘équilibre (typiquement) :
fecd N ol 15:15:0.3

s BN+y

2. Evolution.complexe. caj : i 0 + 'H— “N+'He

<Présence'd'un coeur convectif qui

homogénéise et dont la'taille change
- Certains constituants n'atteignent
<. jamais:la valeur d'équilibre

iz dagage convectif

Changement de composition en surface
Teff N
|

L'enveloppe convective croft et
atteint région ol H a été briilé

*3He: 3He T puis |

< CNO : ¥N T, 22¢ | (60 1)
X0
- X, x0.6-0.7

+LiBeB: - brillés & 7}, ~ 2x10°K, Ty, ~ 3x10°K, Ty, ~ 510°K
- abondance | en surface

Evolution: Fables mases M<23M)
Montée lente de la séquence de Hayashi

Evolution des conditions centrales

La dégénérescence va jouer un réle important

mais,

différent phase de contraction gravifique car :

- Contraction du cceur et dilatation de
I'enveloppe (pas homologue)

- Egquilibre thermique et variation de la
composition chimique

suite & la combustion d'hydrogéne en couche

Evolution: Fables mases M<23 M)
Montée lente de la séquence de Hayashi

Evolution des conditions dans
la shell de combustion d'H

Structure trés particuliére de I'étoile:

Ceeur d'helium trés dense 1M ¢ 23/

Enveloppe trés diluée

Entre les 2, fine shell de combustion de I'H 5% H

L'enveloppe (masse M et rayons R totaux)
n'influe pas la shell car son poids est négligeable

Influence du cceur (masse M, et rayon R.):
détermine la gravité dans la shell d'H

. iR
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Evolution: Faibles masses (M < 2.3 M) Evolution: Faibles masses (M< 2.3 M.)
. . . . . .
Montée lente de la séquence de Hayashi Montée lente de la séquence de Hayashi
Evolution des conditions dans la shell de combustion d'H Evolution de la shell de combustion d'H (résumé qualitatif)
Je suppose : . ‘:1 ) M /" et RO (elation masse-rayon) == Gy /' b Ty ~ M/R 71 | 0] )
T(r) = t(r/Re) Te(Me,Re),  P(r) = p(r/Re) Pe(Me, Re) , ] f 1 [
/ = L~ E Mo~ Popen Teper'™ Mape /
Equilibre hydrostatique  r,:sommet de a shell et~ P Lave ™ Maren 771 | /
T Gmp GM: v i Mais contréle par les réactions nucléaires P
P(r) = P(ro) / Sl = p /’ P dy  (y= Re/r) L [ETR L ne peut pas augmenter- trop 13Me
Equation d'état G f 1 f
. Py G M. I (W) dy l Pererr \y == la masse (et la taille) de la shell x|
() = = = t(r/ i /
pR Re P R f | §
Energie 9 5 f Ceeur dhélium ~ isotherme = méme Tquelashell | o
L) = an [ cor’dr = (/R RITY g = 1(r/Re) (Mep)” B2V 92 AL T, ~M/R = T(M,) = 108 K quand M, ~ 0.47 M, ch
. o~ MR = T(M e
iy + o
ransfert e e ol Quelle que soit la masse totale, la combustion de |
Lo = H/R = = S (R I'helium débute quand la masse du coeur dHe ~ 047 Mg | © # 7 3]
Evolution: Faibles masses (M < 2.3 M.) Evolution: Faibles masses (M < 2.3 M)
. . . )
Montée lente de la séquence de Hayashi BT TR
. Quand M, ~ 0.47 M, (indépendemment de M 1), T, ~ 10° K 1
Evolution des conditions dans la shell de combustion d'H Combus‘ron T réaior\30.
Energie € o pT” E b A .
L= [ i = /R BT = 1R (o)’ B 2 Temps de'vie *~ 10:6.5 /.,e‘mea) ~10%
Transfert _ PR ] : &
. = n ;
Réact nante = trés sensible a T
Lo (Mo RT3 o0 (Mo RIS v ¥
B3y =AMiz - 3A My, y Cpp+Hey =5 Oy
Ceeur d'hélium ~ naine blanche = 7375 ey - 2 S négligeable
relation rayon-masse, gaz complétement . : *2) €yt Hes =5 055 /- Cip\\
dégénéré non-relativiste : R, x M3 S . e i
) dM, L 5 : Finalement::- C;, ~ O
Loaowd r e mtP S = R = K2 [y début montée lente cE o]
puis saccélére
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Combustion de I'hélium

3. Processus trois alphas (T > 100 106 K)

:He ¥ ;He < ch

3 4 63

JBe+ ZHe—) ¢C+7

5 16

C+ He o O+y

6 2

O+ He— Nety

:?Ne = :He =y T:Mg +y

e B0 0
Nt He o O+ et ¥

84 2,
O+ He— Nety

Evolution: Faibles masses (M < 2.3 M :

Le flash de I'helium e :
La réaction 3o appardit dans un ceeur dégén

+ ~ 2 (conduction) ;

Augmentation de T sans dilatation '— pas de contréle par la pression
- (P = K p53 — P.constant)

Emballement Durant quelques
0 -secondes
thermique L h0t L

Energie entierement absorbée par I'enveloppe:
——— dilatation et perte de.masse

; Evolution: Faibles masses (M < 2.3 M
Le flash de Ihelium [

1) Emballement thermique

5 g . . - it e donset of
2) ka dégénérescence IR 10~ s e urning
est.levée quand W

(57 + 3rp+er +3

“Pentes par neutrinos ; taf 3 i
L6 dT/drs0, "////////////% T

- dans le ceeur d'helium

-}_:Iash en couche

Evolution: Faibles masses (M < 2.3 M)
Apres le flash : Branche Horizontale (ZAHB)

M, ~ DAT My fixe, M variable e Amas globulaire
Pour: Myg; , : :
versldgauche (o /)
(vers la séquence principale d'Helium)
Dépend afi de Z(€NO)

Ceeur convectif, difficulté :
“ . semi-convection
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Evolution: Fables masses M<23 M) |

Branche Horizontale Extreme :
B les sous-naines de type B (sdB)

~——  Temptrawre

Evolution: Faibles masses (M < 2.3 M :
Apres le flash : Branche Horizontale (ZAHB)

Combustion 3a au cceur + shell de combustion de H
Equilibre thermique, étoile proche de la ZAHB
Fin de la combustion 3a: centrale
Contraction rapide du ceur et dilatation de I'enveloppe hors équilibre
Shell de combustion 3o + shell de combustion de H a I'équilibre
Cette partie de I‘évolution est S
sensible au fraitement des fron-
tieres des zones convectives :
semi-convection, ...
Elle dépend aussi fort de la

composition chimique (Zpy), -

63

- shel de combustion de H_[E
PSSR e e

= La shell d'H se refroidit
= Contraction de l'enveloppe

= Blue nose

La shell H redémarre = elle se dilate
= L'enveloppe se dilate a nouveau

= Retour vers la branche des
géantes rouges

Evolution: Faibles masses (M < 2.3 M)
Apres le flash : Branch Horizontale (ZAHB)

Shell de combustion 3o #id
+ shell de combustion de H &

Condition nécessaire pour un blue nose :
M, < 0.06 M
SiM, < 002 M
Pas de retour vers les géantes rouges

Traversées de la bande d'instabilité
(log Teff ~3.85)

— étoiles variables RR Lyrae

Mécanisme x, zone d'ionisation
partielle de I'He;;
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Evolution: Masses + élevées (M>23 M)

1) Traversée rapide du diagramme HR

Dilatation rapide de l'enveloppe et contraction rapide du ceeur
== |a température centrale augmente trés vite

2) Début de la combustion 3a dés I'arrivée sur la séquence de Hayashi
dans un coeur non-dégénéré == tranquille, pas de flash

== boucle dans le diagramme HR

Evolution: Masses + élevées (M > 2.3 M)

Début de la combustion 3a peu aprés
I'arrivée sur la séquence de Hayashi

— boucle dans le diagramme HR
L'ampleur de la boucle croft avec la masse,
elle dépend essentiellement de:
- Moo /R
- Profil de X, au dessus de la shell dH

— dépend fort de I'overshooting, ... ol

coeur dHe

Traversées de la bande diinstabilité [xeasm z-00u J
(suffisamment lente car réaction 3a) S % C

— étoiles variables : Céphéides

Mécanisme «, zone d'ionisation part. de I'He

65

Branche asymptotique des géantes rouges

Aprés la combustion centrale de 'helium, it
1 A5} =
Combustion de I'helium en couche “ e

L'étoile grimpe le long de la séquence de Hayashi
sur la branche asymptotique des géantes et
devient une supergéante rouge, c'est la
phase E-AGB

La masse de la shell dH devient négligeable et (
elle finit par disparatre \ Faibles masses
La température chute la ol elle se trouvait —
== L'enveloppe convective peut descendre Masse élevée  ZEZ
en-dessous. -

B e dragage convectif

2éme dragage convectif

Aprés la combustion centrale de He, He commence a briiler
en couche = retour vers la branche des géantes

L. Phase E-AGB
L'enveloppe convective pénétre car: .
- décroissance de T' § Y Jataua
- croissance de k
: —
- croissance de L Veat/'

M <4.6 My la combustion de H reprend
avant le début du dragage

M > 4.6 My I'enveloppe convective dépasse
la discontinuité H-He
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2one dragae convectif (E-AGB)

Changement de composition en surface

+ Enrichissement en
- “He : dli a la combustion de
H en couche (¥ x 1-1.5)
- N : produit par cycle CNO
a l'équilibre (X,, x 2.5-4.8)

« Déplétion en
-1H : dli a la combustion de
H en couche (X x 0.85-1)
- 12C : cycle CNO a I'équilibre
(X, X 0.4-0.6)
-160 : cycle CNO a I'équilibre
(X, % 0.8-0.1)

+ Enrichissement possible en 180

P

Insta thermique dans les shell de combustion, pourquoi ?

Si on fournit de la chaleur & un gaz

parfait tout en maintenant I'équilibre

hydrostatique, il doit se dilater. P

Si c'est une sphére, son rayon augmente de fagon
significative et la température diminue stable

Si c'est une fine coquille (shell), son épaisseur (D) /'
mais son rayon change peu.
Le poids des couches change peu.
haleur fournie a pression constante : 3Q = ¢, 8T
T/ bt /= D/ = T/ b £ /1
Emballement thermique
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Pulses Thermiques, hase TP-AGB N

Instabilité thermique dans les shell de combustion

Poids :6P/P = —4 /v
>.0'si D/r pefit Il

8
L dabjr—1 (U 1)>
La dilatation ne s‘accumpdgnz pas
d'un changement'de la pression
(poids de I'enveloppe constant)

¥ 1) Combustion de He en shell,
— la température augmente
— elle se rapproche de la shell H
qui se rallume et se dilate
— Elle refroidit les couche voisines
= Tolaey i =001
N
2 )
2) La couche de combustion de H se déplace vers la surface
— T~ M./R, augmente en-dessous, quand A M ~ 100 My
— La couche He se rallume violemment, s'est le 1¢" pulse
— Ly, multiplié par 1000 - 10000 (L, ~ 10%6 L)
— Travail de dilatation immense == T, L, chutent
— Quand déplacement suffisant, P, d'ot Ty, Ly,
— Combustion lente d'He

ase la-plis longue : 90 %
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M/Mo

0.9530 )

0.9525

0.9520 )|

Log Ly

Log Le

" Log Lye

[+
300 Years

960

L L L
670 1990 1950 2000 200 2020 2030 2040 2050 2060 2070 2080
Time (10° sec)

convective
envelope

Hbuning & Nombre de pulses :
e v shel | Etoiles massives : ~ 8000 - 10000

e \ Faibles masses : ~ 10
L % He buming Durée des pulses :

shell
He rieh #<_ 4 8 Audébut (Mo ~05M.): ~10%ans

Intershell

-90% du

- flash He en couche

- forte di

~ e

“cocre W Alafin (Meo ~ 14 M) <~ 10 ans

Fin quand M., ~ M'D'/lm’chMuss: o

andrasekhar
Pertes de masse

temps : combustion H Tant que la masse de I'enveloppe
est significative, les pulses ne
latation > extinction H conduisent pas a de grandes

- 10% du temps : combustion He variations de la luminosité; les

- la température augmente

- H redevi

flux variables sont absorbés par
ient la source principale

I'enveloppe et convertis en travail.

| Pulses thermiques : production de neutrons

Dans la shell He :

1N+ *He — BF +y

1BF 5 B0 4 et 4 v G 2C. 1 BNy
180 + 4 22| BN BC+er+v
O +*He — 22Ne + ¢ : |

22Ne + *He — 25Mg + |

Possible car T2

BC+4He > 60 +1n

lors du pulse :-=> source de neutrens -
Capture 'n par #?Ne, ®Mg, %Fe = processus s
Distribution exponentielle d'expositions aux neutrons:

- Une fraction r < 1 de la zone convective est exposée aux 'n
- Au N®me pulse: une fraction /¥ a subi N expositions
= exp(N log r) = exp(—N llog rl)

Ceci permet de reproduire la composition chimique (éléments s) solaire

Nucléosynthese : Processus S

La vallée de stabilité

Proton Drip Line

Neutrons

69 70
z ‘ X .
Nucléosynthése : Processus S Nucléosyntheése : Processus s
iR A A
58:51 P process. s only
1z s ns Capture de neutron lente 122 124
dl 13 15 o - |« :
e Sodpersan—] Désintégration \
4.2% 95.8%\ 135 only
k 4 % % 70 T80 90
104}-9Cu ® 5 only, measured o
o Coraiad o  povess, measured o
3o, esimated o
N
o P
ok % Décroissance
= exponentielle de 6 N
3
2 ook o) = 10,000 ¢-7s01
B
d
1oE sm Dy
—t -
T
4 ey
 (eutron-rich matter) " TP S U RO RPN TR TS RPN HP U RO P | 1” J
7 72




Les zones convectives durant les pulses

Enveloppe convective :
Ne franchit pas la shell H quand elle est allumée
(T grand — « petit et L/m pas assez grand)

Zone convective autour

de la shell d'He (pulse):

Vient du L,,,/m immense lors du pulse,
pique vers I'enveloppe convective
mais ne peut l'atteindre, car :

ST s s et o e e e

Tine 110°soc)

Les deux couches convectives ne
peuvent pas fusionner car :

Dans la shell d'H,
pyvers I'extérieur et p ~ (P/T) p

Les éléments convectifs venant du bas
qui tentent d'y pénétrer sont plus lourds

BN
Time (10%sec)

que I'environnement et retombent

Les éléments convectifs venant du haut
qui tentent d'y pénétrer sont plus légers
que I'environnement et remontent

Les zones convectives durant les pulses

Les deux couches convectives ne
peuvent pas fusionner

TdS=dU +PdV
_kpT 3p
u

P

Tine (109 sc)

et U=>2 X = Ea
25

m,
Tet p/p continus, mais p discontinu

= S discontinu

avec V,,=2/5

[dlnT7 id]nyj
dlnp “ 5dinP

- zone convective: V=V, etdInp=0 dol dS=0

etdInp/dInP >0 dod dS/dm>0

ad

« zone radiative: V <V,

Dilatation pdt la phase convective:
dLidm=¢~TdS/dt = £ + €,

.
Egray <0 = dS/dr>0

Mais la température diminue et la

couche He s'éteint...

La redistribution de S (zone

radiative) oblige I'enveloppe a

pénétrer légérement pour assurer

la continuité de §
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me dragage convectif ] >
Nucléosynthése : Processus S
g : . Lecu o5 only, measured o
Pénétration convective SR i o correcad for  process, messured o
- +5 only, estimated o
— e % Décroissance
" ’ ~ AL 100
La base de I'enveloppe atteint des couches ot He a briilé . 3 Py tielle d N
@ S i
3 exponentielle de ¢
Une matiére enrichie en carbone est draguée & 66k
2 10,000 e-/017
I o z
L 12¢ T et formation d'une étoile carbonée (si T, < 40x10°K) L
1oF Sm Dy o
. s
“He T aussi fortement en surface Ff& s Po
P He
A Pb’
T A P E E A Y SV R B R BT IR Y]
0 70 80 %0 100 110 120 130 140 150 160 170 180 193 200 210
Quiescent Hyarogen Convective Helium Power Down
Burring Praze i Flosh Prose
e B e The Suns Luminosity o
Fe Fe o Slanciary nebula
fash
H, He, CNO, Fe H, He, CNC, Fe thermal
P vt
o, R FuHe,CNO,Fe.5 convacion
i . T
() o+ Fe T RN K
e, 12, 180, 5 HeCeC "-g;tiﬂ*
e, e, 0, SEE i Fes "
10 121 122 123 1oe0 | 123658
¢ the Sun's age (billions
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Variation du rayon du Soleil

The Sun's Radius.
cfection of
planetary netula
present ragius
of Earts ot

neium

flash
wansiion to

contraction
of pro leaves main
EEEN
whils ner!

10121 122 123 jases0 12088
the Sun's age (bilons of years)

adius (imes present value)

Phénoméne de

fluorescence du ga

chauffé par la naine

blanche centrale p Durée : Qq. siécles

Nébuleuse planétaire
de I'hélice

Détail nébuleuse planétaire de
I'hélice (zoom)

78

Les naines blanche : refroidissement

e

~——  Temptraure

Les naines blanche : refroidissement

s = M Mp .
Théoréme du Viriel / Gm in=3 / P oim [, _ o
o r b e i T

1 8mp} 3P

p10K3m. ~ 2 p

dp =
3 7

Energié potentielle
gravifique fotale

. -Energjelnrerne¢af;ll,e .
-1/2dE/dt = L = dE,/dt [

E; o = o udm = 3/2 ;™ (P/p) dm
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Les naines blanche : refroidissement

v E' o #Energie interne fofale (ions'+ dlectrons)
8 -1/2dE /ot = L = dE;/dt " ‘Théoréme du Viriel classique

. 3 /"l’. am = 3k /”/,2,3,,,,, Fa g|E!|<>,rg\'e interne
2Jo p 2 o . des électrons

dLg/di 1 dp)d!

e I'énergie gra
I'én: que des électrons

Les naines blanche : refroidissement

it = a i . 5

| L - -0E, /ot =-dE,,, /ot~ E, /dt — d E, /ol
= - d Ejy,s /dt

Hydrostatique, gravité :
Gaz d'électrons
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8l Les naines blanche : refroidissement

Eions = [o" Uions dm = ¢, Ty M

L =-dEpps /dt =-c,MdT,/dt §

ions

Evolution masses élevées : Perte de Masse

ey ' |.VéHt stellaire
Grand changement relatif de . Changerment de masse négligeable,
la masse totale lors de I'évolution " -Exesgleil: A M/M ~ 0.02%

» AM/M~20-50% . V.~ 400 -700 knffs’
Affecte fortement I'évolution * dM/dt~ 1014 M,/ an

: s
Géantes rouges 0 -
08 — 1076 Mg /an dM/dt ~ 10%8 - 10 M, / an’

: Flash de I'He, pulses, Mira, V.= 3000 km/s ;
T Super-vents; . + Ala sortie de la séuence principale;
‘Aidés parla faible gravité " M~ (374) My
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~Loc M (Mg/VR)

. Facilite fes pertes pour les

Evolution masses élevées : Perte de Masse

Motvement -
Conservation-de lamasse - :
) i 3 Variation d'énergie interne
Chaleur fournie / cm? / s m négligeable —» dq.= P dv

ation par-partie (mouvement - énergie*4mr? / )

Apports d'énergie au ven
+ Energie radiative
* Ondes de Alfven
(champs magnét@quz -ions)

supergéantes rouges (R ) . *Ondes acoustiques,
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Evolution masses élevées : Perte de Masse

“Les photons transmettent letr impulsion au vent

- = /N., Fu/c dv
Diffusion sur les-raies * " Transitions lié
de résonance et lié -libre-

.02(1+X) mé kgt

Limite dEddington: = 9rad =

7 - % ‘
cestadire Totite [toile est souffiée
A47G M &

Efoiles‘tres massives : I, ~0.5

Evolution masses élevées : Perte de Masse

Vents accélérés par les forces radiatives

“Les photons transmettent leur impulsion au vent
.. = / Ky Fy/c du
Diffusion des Diffusion sur les raies

L hb;,s . de résonance

1) 1photon d'éniergie h v = A E entre en'réSonahice avec un électron lié

e

2) Il repart dans une autre 3 2) TFecBbhzorti
direction (collision élastique) ;.

Dans les 2 cas, de l'impulsion est transtise dans la direction radiale
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Evolution masses élevées : Perte de Masse §

Relative Flux Density

— \J

W5 G50 655 660 665 6570 675
Wavelength( )

Evolution masses élevées

Modeéles sans perte de masse, séquence principale

PlusM 2, plus T, 2 ; :
Pooy=0=TI,=5/3 Pro = Prot = Tp = 4/3
- v - £
|
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Evolution masses élevées

Modeéles sans perte de masse, séquence principale

ZAMS =  Lamasse du hoyau convectif 2 avec M

Combustion de H 3 f
; | o
= Lk~(1#X)N = V4N
. 2.V 4N

; La masse du noyau convectif augmente
au cours du temps ]
Une discontinuité de X apparaft a la limite [
du noyau convectif

Evolution masses élevées

Modeles sans perte de masse, séquence principale

me— T, 7
nwmmmp Disc de X

6 9

\

\

' YW ocar (1+X) N
\

\

me(Iz ¢t) Mg M,

Evolution masses élevées

Modeles sans perte de masse, séquence principale

Différents critéres possibles datis la'zone de semi-convection

1 dinT/dInP = 2.InT/0 In Pl - 2i dinp/din Bz 9'Inp/ In Pl
o ¥ (critére de Ledoux)
& az parfaif: dinT = din P - din p + din .

Incertitude sur.la taille et la stratification de la zone semi-convective
- % - -

Auicours de |'évolution : Contraction du cceur et dilatation de I'enveloppe
—+ D'autant plus que M * % :

Lo Elurgissé.mem‘ de la séquence principale fhédriqﬁe

85 86
i 7 . 14 . .
Evolution masses élevées Diagramme HR des étoiles massives
\

T : modeles sans perte de masse
Modeéles sans perte de masse, combustion de He ( 5 p ’
Cor:?rructianbdu‘ ceeur. et dilaTaYiquqpide de l'enveloppe

— Traversée rapide du diagramme HR anre |
0.'3 de [H en-couche * . ' Bosse séquence
V= dinT /dInP 7 *au-dessus —= Erifcipaie 4
. Tk * Distribution des#
“» supergéantes
- - Homugénelsqf_ion; effef miroir N ' :
Gombustion centrale de Fhélium dés larrivée e i B
sur la branche des-géantes rouges Létoile reste di c3te -
7 * Boucle —  bleu de la boucle" -
Evolution masses élevées
Modeles avec perte de masse, séquence principale
T, ~ P./p. augmente moins car poids de I'enveloppe diminue
“* Mg, augmente moins (mais M.,,, / M augmente plus)
< L augmente moins (mais L(M;=cst.) < L(My — M) < L(Mg=cst.) )
< Zone semi-convective moins étendue
% Comme L\, séjour plus long sur la séquence principale
—+ change les isochrones
% SiMtres grand, enveloppe complétement « pelée »
— rétrécissement de la séquence principale (en haut)
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Evolution masses élevées

Modeles avec perte de masse, combustion de I'He

B moc60M.

M trés grand (> 105 M, /an),

instabilités dynamiques dans I'enveloppe, éruptions récurrentes

— 1) L'étoile passe par une phase LBV (Luminous Blue Variable)
— 2) L'enveloppe riche en H est complétement pelée
— elle devient une étoile WR (Wolf-Rayet)
matiére processée par les réac. nuc. — surface
> Toge /', pas de phase de super-géante rouge

L'étoile se trouve a gauche de la séquence principale

durant la phase de combustion de I'hélium

92 jun

3 arcsec
—

Evolution masses élevées

Modeéles avec perte de masse, combustion de I'He

|

1) L'étoile passe par une phase LBV (Luminous Blue Variable)

2) L'enveloppe riche en H est complétement pelée

— Te¢ /., pas de phase de super-géante rouge

Rend bien mieux compte des observations :

@ PenteL N\, - T, \,
< Aucune supergéante rouge

observée au-dela de My, ~ -10 , -9

Evolution masses élevées

Modeéles avec perte de masse, combustion de I'He

Moo 60 M [ ESEN

~4Pas de superg_écir;te rouge au-deld de Mg ~ <9 ,.-10

27, Lt d Himphreys-Davidsonl
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Evolution masses élevées Evolution masses élevées
Modeéles avec perte de masse, combustion de I'He § Modeéles avec perte de masse, combustion de I'He
B 2D M. <My<60M, N 25M. <My<60 M,
Il reste une partie de l'enveloppe a la sortie de la séquence principale 2) Au-dela d'un M, /M critique, toute I'enveloppe est pelée
— L'étoile traverse le diag. HR et devient une super-géante rouge - Si M suffisant, valeur critique atteinte et
1) Elle reste du c6té rouge lors de la combustion de I'He car Traversée vers le bleu irréversible
a) Peu ou pas de ZC intermédiaire — si M insuffisant, valeur critique non-atteinte et
b) Dans un 1e* femps, M, /M~ — vers le rouge Boucle rouge - bleu - rouge
Accord avec le grand nombre observé de super-géantes rouges |§ La présence d'une ZC intermédiaire facilite ce scénario
2) Au-dela d'un My, /M critique, toute l'enveloppe est pelée
» traversée vers le bleu irréversible
Evolution masses élevées Evolution masses élevées
Modeles avec perte de masse, combustion de I'He | Modéles avec perte de masse, combustion de I'He
BRI NIIRRCIORII Beaucoup de supergéantes rouge en-dessous M modéré, boucles [ M élevé, vers le bleu définitif
2, ST derMy+o9 5
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Evolution masses élevées

Modeles avec perte de masse, combustion de I'He

Mg<25 M.

L'évolution est similaire au cas sans pertes de masses:

1) Traversée rapide bleu — rouge du diagramme HR

2) Boucle rouge - bleu - rouge durant la combustion de I'He
L'extension bleue de la boucle est moins prononcée
que sans perte de masse

La perte de masse explique :

< L'existence ou non de super-géantes rouges

< Le rétrécissement de la séquence principale en haut

Evolution masses élevées

Modeles avec perte de masse et overshooting

Les modeles avec perte de masse et overshooting

expliquent la'bossent de In.séquence [

LR
Log Terr

Scenarios de formation des WR

Always Bluc

5 and LBV-WN-W WO) SN

0

For 35 My, < M < 60 M>> CBluc Red Bl
O star-DSG-YSG and RSG-WN-(WC)-SN : High M
SN :Low M

For M<25M, Blue-Red
O star-(BSG) RSG YSG and Cepheid-RSG-SN
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Les étoiles Wolf-Rayet

WN :  Spectre avec raies de He e\t N, (C/N) = 1/200 (C/N).
T
WNL : raies dH WNE : pas d'H

Couches processées par le cycle CNO révélées a la surface

WC:  Spectre avec raies de He et C, pas de N

— Couches processées par la comb. 30 révélées d la surface

WO : Spectre avec raies de O

— Réactions 3a avancées : C + He — O

Evolution: O —+ WN — WC

Abondances superficielles

G.F sUPG By Comeowewe

Evolution masses élevées

Les dernieres phases de combustion nucléaire

43212181
(10°y)

Combustion du carbone (T ~ (0.5-1) x 10% K)
Q (Mev)
20y 20, Mgy , 13931 G e i

— BMg+n , —2.605 $
(- PNa+p)), 2238
— Ne , 4616 &,
g )
- 1%0/+2a, -0.114 §

12¢ +[H— BN+ y ]

BN 35 rer+y «Q> ~ 13 Mev

13 + 4He — 160 +(In] i €. o exp(-84/T,!/%)

Source de neutrons * outron tamber, i 3
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Evolution masses élevées

Les dernieres phases de combustion nucléaire

Photo-désintégration du néon (T ~ 1.5 x 109 K)
Ne+y = Ne' = {0+ JHe QuandKT~Q=473 Mev

Equilibre « thermodynamique » 160 4 4He = 33Ne

ek T) GG
("r::?) - o T P i~ Saha

T = éqilibre vers + de photo-dissociations
Autant de réactions dans chaque sens — taux de réaction :

28.4

2xukT)! G\G q
ny = Gk Zf”'cxh(*k{l,))\n log Ay (s71) = 12.7 T

Les noyaux « libérés sont directement capturés :

2Ne+ tHe — #Mg = 2 INe — "0+ 2Mg + 4.58 Mev

10

Evolution masses élevées

Les dernieres phases de combustion nucléaire

Combustion de l'oxygéne (T ~ 2 x 10° K)

Q (Mev)

1604+ 160 - 32§ +4 , 16541
S0P 4p), 7677

S9S +n, 1453

- ¥Mg+2a, -0393
<«Q> ~ 16 Mev

Produit final :
Surtout 28Si (puis 32S, 2*Mg)

Evolution masses élevées

Les dernieres phases de combustion nucléaire

Combustion du Silicium (T ~ 3 x 10° K)

KT = Q pour les noyaux faiblement liés [

= photodésintégrations et recapture

des a par des noyaux mieux liés -
= réarrangement : Fe, Ni *, .. i

Captures o:

B 4 g,
WSi+ Hee S+y
::S+;Heu ;:AV‘F}/

“Ca + V4

% 4
Ar + He &
I8 B 0

Evolution masses élevées

Les dernieres phases de combustion nucléaire

Equilibre thermodynamique nucléaire (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 » :

mNA-L2 o 7972 oy (- 2)

Naz
Z 0% ((2n)
Y

o
Naz = Gaz4%2 L

P S NP
) exp( T )

h3

Qaz = PlZMy + (A—2Z) My — M(A,2))
On a fout si on connalt n, et n, = 2 autres contraintes requises :

- Z Y ZN, np Fixé car équilibre bien
o= mu Y wil; % = _XZNaztm q

S(A=2Z)Nyz + nn  avant les désintégrations p
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Evolution masses élevées - Production de neutrinos -
Les derniéres phases de combustion nucléaire 1) Neutrinos produits par annihilation de paires e*+e
e . .. d T~ 6x10°K @ KT~ 2 équilibre : = et 2™
Equilibre thermodynamique nucléaire (T ~ 7 x 109 K) Quand T~ b M T fqubret v =t te
Nay = Gpa¥l? nZ ,,"’\ z ((27“\,12“)3/2) o0 (()}/) 0is sur eT + e v+
2 3 KT 2) Photo-neutrinos et Bremsstrahlung neutrinos
1) KT « pas trop grand » = éléments les plus abondants : 7 +e — y+ e Collisions élastiques (diffusion Compton)
maximum de f,, = Q,7/ A = principalement Ni, puis Fe et inélastiques (bremsstrahlung)
2) S'ily a le temps, désintégrations beta J
= Z/NN, (dN,=- N, dt/x) | ks 3) Plasma-neutrinos
. o
= principalement *Fe | e s Quand p > 106 g/cm? , caractére diélectrique du plasma = plasmons
3)kT>Q = photodésintégrations 13 ' Relation de dispersion : ? = k? c2 + )2 fi @y : énergie au repos d'un “plasmon”
15 2 = an
T iy Production d tri
Evolution masses élevées Eoduction de netiping.
Les dernieres PhGSeS de combustion nucléaire 1) Neutrinos produits par annihilation de paires e* + e-
Equilibre thermodynamique nucléaire (T ~ 7 x 10° K) ke mvH A
igT “ /
air 7
/
2) Photo-neutrinos et 9.0 /// 4
Bremsstrahlung neutrinos /,/’ /
— — — """ _“]  Plsma
85| 1527 / et
4
- i Photo  / o
3) Plasma-neutrinos //Brems// B
-
[ptas — v + 7] PSS Y5 Terems ||
4 6 8 10
lgp
‘ Ces productions de neutrinos conduisent toujours a une perte nette d'énergie |
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Evolution masses élevées

Production de neutrinos |

‘ Ces neutrinos produits conduisent toujours & une perte nette d'énergie |

€=90L/am <0 ,L0)=0 = L<0 = dT/dr>0

Stabilité thermique

Gaz non-dégénéré : T/ = |e| / = ddq/dt<0 = p, T~
= thermiquement instable

Gaz dégénéré : T 7 = |e| / = ddq/dt<0 = T, (volume constant)
= le,| \v = thermiquement stable

Evolution masses élevées : phases ultimes

‘ Suite de I'évolution (pendant les combustions d'H et He en couche) ‘

Le coeur continue d se contracter, la dégénérescence décide de la suite

T atteint un maximum puis diminue

Cas 1) M natteint jamais M., Cas 2) My, atteint M,
Refoidissement irréversible La dégénérescence
devient relativiste

L'étoile devient une Naine Blanche |

Tout n'est pas fini |

- La dégénérescence apparait dans le coeur de C-O (M <8 M)

Cas général : dT/T = (4a-3)/(38) dp/p

!
\ |
¢
i
i
i
M

I Evolution masses élevées : phases ultimes

Cas 2) La dégénérescence relativiste appardit dans
le coeur de C-O (4 M, <M< 8 M, Mo~ M)

Meo ~ M,‘“ avant que La dégénérescence
T soit négligeable devient relativiste

Description trés simplifiée de la contraction du coeur :

4 5
Equation détat: P~ P = ,,i K, (ﬂl) Poids des couches: By =

Mz
Re
Méme comportement quavec

une contraction homologue

® 5
— rn:;cjlf/’g",/'flx’,g} e —

Question : la dégénérescence pourra-t-elle devenir relativiste avant que T, = 0 ?

Posons y= 4/3 +y —— “37.. =P (1M — Kgproic )

Quand la dégénérescence devient relativiste, y — 0

K\

32
= il faut M > Mey= ( ¢ ) n* =~ Mg, pour que ce soit possible

)
=reMPal .
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Evolution masses élevées : phases ultimes Evolution masses élevées : phases ultimes
Cas 2) La dégénérescence relativiste appardit dans Cas 2) La dégénérescence relativiste appardit dans
le coeur de C-O (4 M, <M <8 M, Msp ~ M) le coeur de C-O (4 M, <M <8 M_, Mco ~ My,)
Quand la dégénérescence est devenue relativiste : N
RTL ) ‘ Flash du carbone : Front de combustion et onde de choc ‘
0 _ 13,,.:2/3 ., 4/3 . A
. = po' " (FGME'™ — K/pe'™) = la température recommence a croitre, L o
la contraction reprend de plus belle et trés rapidement (stabilité marginale 1) La combustion *immédiate” se propage de couches en couches (tres fines)
Réactions pycno—nucléair‘es Comme p /" au-dessus du front, une onde de choc super-sonique apparait
Au-deld d'une certaine densité, écrantage fort par les électrons libres / \
= labarriére coulombienne chute grace a ces électrons La contraction due a l'onde de choc La contraction due a I'onde de choc
= &~ pTVavec A /* Au-deld d'un certain p : la fusion du carbone commence suffit & allumer la combustion nallume pas la combustion
" ) ) = Front de combustion = onde de choc = Front de combustion subsonique
Mais il y a aussi d'importantes pertes par les neutrinos (plasmons, Bremsstrahlung)
1 1 derriere le choc
Tant que €. +&,<0:stable Désque e +¢,>0: instable = Flash du carbone P . . .
e fect s e e Détonation Déflagration
- iy b n
Evolution masses élevées : phases ultimes Les phases ultimes : Supernovae Ia
Cos2) o d?egegﬁ;\;e rejativiste appardft df;"S Déflagration versus détonation :
- < < ~ . .
e coeur de : o0 Mo ~ M Contraintes observationelles
Flash du carbone
Les supernovae de type Ia sont la principale source
Beaucoup plus violent que le flash de helium | . o o )
En 10 sec., T multiplié par 21 o d'enrichissement du milieu intergalactique en Fe
= combustion du carbone de l'oxygéne, . fonsmmasne ==
et équilibre statistique (Ni, Fe) ! 2 it Rapports isotopiques solaires : 5*Fe/5¢Fe , 58Ni/%Fe
Front de combustion
La combustion “immédiate” se propage de En faveur de la déflagration
5 . o et et , . L. o .
couches en couches (trés fines) 2 . car l'onde de choc y dilate le milieu & 'avance = moins de capture
carpetT 2 juste au-dessus du front : Toe " d'e” par les noyaux lors du passage du front de combustion
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Evolution masses élevées : phases ultimes

Flash du carbone

1) Pour une étoile simple : explosion ? (énergie absorbée par I'enveloppe ?)

2) Etoile binaire : Une naine blanche accréte de la matiére venant
de sa compagne géante rouge

Accrétion lente(<108 M, /an) Accrétion rapide
./ \

Flashs de Double front 1) Pas de combustion, M *
I'hydrogéne de détonation 2) M atteint M, = contraction rapide
(en surface) (C+He) = violent flash du carbone
p Nova Supernova de type Ia

récurrente

Le Phénomene de Nova

Thin hydr ogen surface

Tayer undex degenemte
‘conditions

Thormonuelear

degenenscyited

- AccretionTate < 6x109s0lar  * Runavay until degeneracy s fified,

‘masses per year leading o explosive hydrogen burning

+ 10° - 10¥ solar mass layer © T=23z105K; p = 16~ 104 glem?
tesand burns degeneratel;

o 7 - Time: 100- 1000 seconds toeject fayer

I Evolution masses élevées : phases ultimes

Supernova de type Ia

1) Toute I'énergie produite par la

déflagration (ou détonation) est

absorbée par le travail de dilatation

Produit : 56Ni essentiellement ‘

2) La luminosité vient de : |
a) Désintégration p:  56Ni — 5Co ‘
b) 56Co » %Fe |, . S,
Etape 1) xp\, = transparence /' = croissance de L
Etape 2) &y o (Ni) o exp(-t/1y;) = décroissance exponentielle (y; = 6.1 jours)

Etape 3) Désintégration B de Co : &, o exp(-t/1c,) (t¢, = 77 jours)

Evolution masses élevées : phases ultimes

Cas 3) Le coeur de C-O n'est jamais dégénéré (Mqo > M)

Le coeur s'échauffe et différentes phases de combustion s'enchainent
au coeur calmement: combustion du carbone, le noyau se contracte,
photodésintégration du néon, contraction, combustion de l'oxygeéne,

contraction, combustion du silicium,

Structure en pelure d'oignon

105 106
' , . o
Ceeur d'une étoile massive
Durée des phases ultimes (15 M,) : fer
ur s phases ultimes o) Silicium
Fusion du ?xybge"e Fe core
Carbone : ~ 6000 ans Hc,: one
Néon : ~ 7 ans elum
Oxygéne : ~ 2 ans Hydrogéne
Silicium : ~ 6 jours
burning:
Structure en pelure d'oignon gi]ss 58 8 o 35 g
|;| 93 68 61 58 47 36 00
Les phases ultimes : Supernovae IT
‘ Supernovae de type II‘
nonburning hydrogen Différents processus = T < 4/3 = instabilité dynamique = implosion puis
“hydrogen fusion explosion en Supernova
/ helium fusion . . . . . s
. Scénario principal simplifié :
oxygen fusion Fusion centrale du Si, contraction, fusion Si en couche, contraction, ...
™~ neon fusion = Le coeur de Fe se contracte et croft en masse (durée ~ jour)
™ magnesium fusion Perte d'énergie par neutrinos (g,) > production d'énergie nucléaire dans le
siicon fusion c coeur de Fe (réactions endothermique au-dela du fer 1)
inertion core
Quand Mg, ~ M, : dégénérescence relativiste et grand e,
= T, P n'augmentent plus assez lors de la contraction, I', < 4/3 = collapse
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I Les phases ultimes : Supernovae IT I I Les phases ultimes : Supernovae IT I

‘Super‘novae de type II‘ ‘Supernovoe de type IT 1. Collapse du coeur‘

Facteurs physiques accélérant le collapse : Description qualitative simplifiée du collapse

a) Capture d'e” par les noyaux et les protons libres:e-+p — n+v,

= K /= P=P(N,)=P, (p/i,) augmente moins = I Prés de la surface
7 3" 37 pe(t) ¥ = 7(.‘;; ~ 12
b) Photo-désintégration du fer r "
T/ = Equilibre v + *°Fe = 13a + 4n vers la droite : endothermique Solution simple : contraction homologue l
= P, T augmentent moins = I'; \, r(m,8) = a(®) ro(m) il Pas du tout homologue !
Wm,t) = @) ro(m) Y
15|
c) Effets coulombiens ¥jz = —(4/3)7G pe(t) 10 Masse du coeur en
5 s . 5 : = 3 ?
p /' = les électrons s'insérent partout et diminuent la répulsion pe = peo/x contraction homologue

0.5
. 2
coulombienne entre noyaux = P augmente moins = T\, ¥ = —(4/3)7Gpco/a*

I Les phases ultimes : Supernovae IT I I Les phases ultimes : Supernovae IT I

‘Supernovae de type II‘ ‘Super‘novae de type IT 1. Collapse du coeur“
Autres cas de figure possibles ‘ Collapse homologue d'un polytrope n=3 (y = 4/3) ‘
8¢ 10P o6 on P =K
My < Mo <4 M [ A T Ak 13 dh = ap
_ o por o or  ho=4Kpt3 dh=dP/p
Aprés la combustion calme du carbone, i
la dégénérescence appardit dans Collapse homologue ,',(m't) - ',r,()m(m) plm,t) = M
F(m.t) = #(t) ro(m) 2(t)
le coeur de O, Ne, Mg, p * )
o 1 o .. 1 (96
= Capture d'e- par Ne et Mg =T\, h= 4K pg*/z = ho/s *' # T= - s
p P g =Ty o 00 gy 22(t) \arg
=[O = e % 000 .
M > 100-120 M, ? 2 0/a ar = 2o = &(t) ro(m)
KT~ M,c? = Création de paires : #(t)a(t) = est. - $0c + hoe = O
y2 et e ‘%’ ‘;% = —¥a2rg(m) b0 + ho = —¥2?r3(m)/2
Endothermique = T\,
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I Les phases ultimes : Supernovae IT I I Les phases ultimes : Supernovae IT I

‘ Supernovae de type IT 1. Collapse du coeur‘ ‘Super‘novae de type IT 1. Collapse du coeur‘
‘ Collapse homologue d'un polytrope n=3 (y = 4/3) ‘

‘La partie de I'étoile en collapse homologue a + la masse limite de Chandr‘asekhur‘

Poisson : 1d [ ,dd (2 )2
iy = . My = 1,459 M,
(indices 0 omis) T2dr (7 dr) Durant le collapse p /" A P
= Captures de- = p, 7 = Mg\
w = hfhe  plpc = w

= La fraction de I'étoile en contraction homologue diminue

¢

= Une partie du coeur de Fer reste en retrait

A la surface de la sphére de masse M, : Ve ~ Veon
w(0) = 0, w/(0) =0
dh o

= "o ¢ ro(m)

En-dessous : chute + homologue subsonique

Au-dessus : chute libre supersonique (pas d'info. transmise)

= ah/ar>0pour r grand

Les phases ultimes : Supernovae IT Les phases ultimes : Supernovae IT

‘ Supernovae de type IT 1. Collapse du coeur‘ ‘Supernovae de type IT 1. Collapse du coeur“
‘ Collapse homologue d'un polytrope n=3 (y = 4/3) ‘ [

A la surface de la sphére de masse M, :

Venate ™ Vo

R
M= [TanZpar En-dessous :
3 . .
= e p / w2 dx chute + homologue subsonique
3" Dm0 12 Au-dessus :
4 R3 /:3 2y (I( Q(Iu-)) .
= 47 5 p 22 am - —(:252) ) dz ) X
23 e Jo ( dz dz chute libre supersonique
K \3/2 " .
= (4/3)mpe B3 Am = (%) (4/3) 723 Am = 1.0499 M, (pas d'info. transmise)

La partie de I'¢toile en collapse homologue a + la masse limite de Chandrasekhar ‘

Le reste de lenveloppe fombe bcp.
b P Ny = —an
moins vite et reste en retrait

K132 5 dw 2
23 L(:l) - (3) 1.459 Mg,

G, dz e
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Les phases ultimes : Supernovae IT

‘ Supernovae de type II‘

Quand p ~ 10 g/cm3, équation d'état raide, les noyaux (fermions) "se touchent”
= la contraction du coeur s'arréte, information transmise a la vitesse du son
= OK dans le coeur en effondrement subsonique (m <M., )

Mais la perturbation s'accumule a la frontiére ol m = My, Vipyre = Vion

= Une onde de choc y appardit et repousse I'enveloppe au-dessus
Bilan énergétique

AE, qatapae = 6 M2 (I/R, = /R, ) ~ 6 My2/ R~ 3 x 105 erg
La plupart de I'énergie est emportée par les neutrinos en + 10 s
~ 105! erg > By opyeioppe emportés par I'onde de choc et transmis a l'enveloppe

= I'enveloppe est expulsée : Explosion en Supernova

|Les supernovae de type IT

Les phases ultimes : Supernovae IT

‘Supernovae de type II‘

Chronologie “standard”

1) Collapse du coeur de Fer: 10 ms <« temps de chute de I'enveloppe
2) Fin du collapse, onde de choc nalt au sommet du coeur m = M,
3) Les neutrinos arrivent & s'échapper seulement aprés 10 s (diffusion)
4) L'onde de choc se propage plus vite que la matiére expulsée et arrive a la
surface de I'étoile en :- =+ 3 jours pour une supergéante rouge (R=10' cm)
- + 1 heure pour une géante bleue (R=10%2 cm)

5) Début de I'émission lumineuse

e of the core

Interaction of shock
with collapsing envel

light emitted

Star brightens by 10°® times
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Autres types de Supernovae
‘ Supernovae de type Ib ef Ic‘
Supernovae sans H (Ib et Ic) et sans He (Ic), particularités chimiques
Courbes de lumiéres ~ Supernovae Ia (mais bcp. moins lumineuses)
Interprétation :
Etoile pelée par les pertes de masses = plus d'hydrogéne
Au moment du collapse, I'¢toile est une Wolf-Rayet
Energie transmise et thermalisée par 'onde de choc trés petite
= rayonnement vient des désintégrations de Ni et Co ~ SN Ia
R plus petit = temps de refroidissement (x 1/R) long au début
= croissance de L puis décroissance exponentielle ~ SNIa
Les phases ultimes : Supernovae IT Les phases ultimes : Supernovae IT
‘Super‘novae de type II : courbe de Iumiér‘e‘ %upernovae de‘Type I:
Probléemes des modéles standards
L'enveloppe est plus transparente car géante rouge = R grand Les grandes étapes “standards” sont confirmées par les observations :
= femps de refroidissement : T~ R? ky¢r p ~ 1/R pefit Libération des neutrinos, arrivée de l'onde de choc, courbe de lumigre, MAIS ..
L'énergie rayonnée vient de I'énergie o o 7 Simulations hydrodynamiques 1D = le moteur s'essouffle et I'onde de choc
gravifique du collapse transmise et | in | narrive pas jusqu'd la surface (arrét ar ~ 300 km) = échec de I'expulsion
thermalisée par fonde de choc :T % = L%, | s | )
des réacti \ai + | Parce que : - Grande partie de I'énergie gravifique libérée par la proto-
presque pas des réactions nucléaires ] e étoile & neutron emportée avec les neutrinos
et désintégrations B (# Supernova Ia!) ] | - Lors du passage de l'onde de choc, T~ = E, /'
E~aT4R3~(M/R)*R3 ~1/R L . s ——) C = photodésintégration — endothermique !!
= Maximum rapide : L ~ 100 x 109 Lo Scénario d'expulsion prompte remis en question
puis Plateau: L ~ E/t ~ cst. Modeéle alternatif : expulsion & retard
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I Les phases ultimes : Supernovae IT I

Supernovae de type IT :
Modele alternatif d'expulsion a retard

1) Premier rebond "manqué” = onde de choc stationnaire & r ~ 300 km

p trés élevé = Les neutrinos diffusent et sont piéqés sous la

Neutrino-Sphére (r ~50 km) v+ A — v+ A
2) Aprés + 15, quantité suffisante

de neutrinos émis & partir de la v-sphére

absorbée par la matiére tombant

d'au-dessus = ['énergie fournie par ceux-ci

suffit & relancer la machine = l'onde de choc repart,

2tme phase d'expansion qui réussit cette fois!| | Expliue le processusr |

I Les phases ultimes : Supernovae IT I

Supernovae de type I :
Modeéles hydrodynamiques 3D

L'étoile aune rotation et lors de la contraction, le moment cinétique est
+conservé: Q(r)r2=cst. = Q /7

= 1) Critére de stabilité dynamique modifié (Ledoux 1945),

22— 5Q2R3/(GM)
3 1-20Q2R3/ 1)

2) Accélération centrifuge Q2 r croit comme 1/r® = Collapse moins accéléré,

1> Fene = = effef stabili de la rotation

le rebond se fait plus 16t = moins d'énergie nécessaire pour éjecter

I'enveloppe, propagation de I'onde de choc renforcée

3) Complique fortement la représentation du phénomene .

Nucléosynthese

Nucléosynthese

La vallée de stabilité

Proton Drip Line

Neutrons

17 118
R i P | 7 v
appel : Processus s (lent) Nucléosynthése : Processus s
Dans la-cotiche He : ; -
14N + 4He — 18F +y 3 z
BF 180 + et +v B °C+'HBN+y B R
180 + 4He — 22Ne + y - BN BC+er+v o £ siprocess patn
22Ne + *He — 29Mg + ! % ) 3C + *He — 160 +In
> spurce de neutrions
Capture 'n par #Ne, 2®Mg, %Fe = processus s I A=130 e
E §
Distribution exponentielle d'expositions aux neutrons: &
- Une fraction r < 1 de la zone convective est exposée aux n
- Au N'tme pylse: une fraction r¥ a subi N expositions Srtetma = 5 30¢
7= exp(N log r) = exp(—N llog rl)
e %% F ) 20 T30 a0 50 6o 70 T80 Teo
" ’ Y
Nucléosynthese : Processus r
T B Temps de capture <« temps de vie désintégration 8
1) Source de neutrons :
P process sonly
! A, 5790 05 -
T T Caphire de neutron lente Capture delac‘rr‘?nsl purlles noyaux : réaction endothermique
= - électrons dégénérés avec Egpy 7 (p = 10" - 1012 g/cm3) ou
ssrx Loaen hasaN zo Lae xu! sow || o |asw = - électrons thermiques avec E, = 3/2 kT ~
e | Désintégration B \\\ e : . ..
e 2) Processus de capture rapide des neutrons :
Tz
Juste apreés la phase de combustion lors du passage de I'onde de
2o% [240% [ 12% | 286% choc, les noyaux lourds capturent trés vite les neutrons produits :
processus r
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Nucléosynthese : Processus r

+ rprocess nucides

I s-process patn

Forocess patn
for T, = 1.0
logn = 24

(Neutron.-rich matter)
v 5

ll Nucléosynthese : Supernovae Ia versus IT

Supernovae Ia Supernovae IT

- Tout est brulé et éjecté
- Processus “identique”

Rebond = enveloppe seule éjectée
Grandes incertitudes (modéle init.,
pour toutes les étoiles onde de choc, processus durant le
- Peude processus r collapse, frontiére coeur-éjectat)
L, Processus r : explosion a délai
Produits éjectés : .
nécessaire pour avoir le temps

Ni -> Fe (~ 60-70%), Si, 0, S - Nucléosynthése : histoire passée +

passage de I'onde de choc
Si O , N , C
‘ I3 v v
Ni si o, o0

Composition de I'éjectat :
O (~60%), Ne, (Mg, C, Si, ...)

Enrichissement de la matiére interstellaire

Ameieted
M

STELLAR YIELDS AT Z =0.020
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Enrichissement de la matiére interstellaire Enrichissement de la matiére interstellaire
*M<8M cM>25M
Vents des supergéantes rouges, 2) Population IT (Z tres petit)
éjection de la nébuleuse planétaire
Beaucoup moins d'absorption = ag \,
= Enrichi t en Hélium uniq = beaucoup moins de vent
= supergéante rouge lors des phases finales
c8M_ <M<25M = grande enveloppe éjectée par la SN IT
Supernovae de type IT Enrichissement en Helium (moins que les vents des pop I)
Enrichissement en C, O (plus que les vents des pop I)
= Enrichissement en Hélium, Carbone et Oxygéne, Enrichissement en éléments lourds (plus que les pop I)
Un peu d'éléments lourds éjectés (grdce a diminution de M,;,)
Les Supernovae Ia sont un bien plus grand contributeur
pour l'enrichissement en éléments lourds
Enrichissement de la matiére interstellaire Bl Enrichissement de la matiére interstellaire
*M>25M,: Etoile a neutron ou trou noir ?
1) Population I (Z ~ solaire) Incertitude sur la masse limite des étoiles & neutron
Pertes de masse par vents trés grandes Le trou noir happe plus de matiére que I'¢toile & neutron
Enrichissement en Hélium trés important (phase WN) = moins denrichissement en éléments lourds
Enrichissement en Carbone et Oxygene (WC et WO)
Sans perte de masse (pop IT):
L'étoile est pelée lors de I'explosion en supernova Mo /1 = M = Moo = Megiigpse
= petite enveloppe éjectée, peu d'enrichissement,
SN Ib, courbe de lumiére ~ SNIa (désintégration Ni, Co) Avec perte de masse (pop I) :
Au-deld de My o~ 27.5 M, , Mo\
2) Population IT es peti
) Population II (Z frés petit) Différents scénarios possibles
Beaucoup moins d'absorption = ay
= beaucoup moins de vent
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Enrichissement de la matiére interstellaire

Etoile a neutron ou trou noir ?

Avec perte de masse (pop I):
Au-deld de My, 0~ 27.5 M, , Mco N\

Différents scénarios possibles :

1) Mo critique ~ 8 M (maximum fonction Mo (M;o10) )
= pop I: On n'a jamais un trou noir
pop II: Onaun trou noir quand M, > 27.5 M
2) M, critique ~ 6 M,
= On a plus souvent un trou noir (M, >22.5 M,)
= moins d'enrichissement en éléments lourds

3) Mo critique encore plus petit = encore moins d'enrichissement

Enrichissement de la matiére interstellaire

Enrichissement de la galaxie

Il faut multiplier par la fonction de masse initiale (IMF)
Salpeter : (M) « M235 | Scalo : ¢(m) o M27

Plus d'étoiles peu massives = surtout enrichi: t en helium

Grandeur importante : rapport d'enrichissement AY / A Z
=>VY:=Y+(AY/AZ)Z

Obtenu gréce aux observations régions HII extragalactiques
= AY/AZ~ 3 (Lequeux et al.)

Les prédictions théoriques dépendent de la masse critique trou noir
Scénario 2 : trou noir pour M,y >22.5 M,
= accord avec les observations (Maeder 1992)

Etoiles a neutrons

Etapes physiques de la formation de ['¢toile a neutrons

p. ~ 10° g/cm? (début du collapse)
Capture d'électrons par les noyaux (e +p — n+v,)
= W,/ = Mg\, = masse en contraction homologue ,

= noyaux riches en neutrons

pe~ 101 g/cm?

- Piégeage des neutrinos énergétiques, diffusion sur les noyaux (o x A2)
= contraction adiabatique, équilibre avec e + v, constant

- Ecrantage des e- = rép. Coulombienne dans les noyaux ™,
= Immenses noyaux (A ~ 1000 !l) riches en neutrons

- Quand p ~ 4 x 10! g/cm?, libération progressive de neutrons

Etoiles a neutrons

Etapes physiques de la formation de I'toile a neutrons
Gros noyaux (~ gouttes) entourés de neutrons et protons (~ vapeur)
L'espace vide entre les gros noyaux diminue et S \,\,

= a) Les noyaux forment des spaghettis (tubes de matiére nucléaire)
b) Noyaux en forme de lasagne (plans des matiére nucléaire)
) Anti-spaghettis (tube vide) entourés de matiére nucléaire

d) Bulles (vide) entourées

de matiére nucléaire

Les neutrinos s'échappent, T\, tous les e- sont capturés par les protons

= onaune Etoile a neutrons
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Etoiles a neutrons Etoiles a neutrons
Structure d'une étoile & neutrons 6rande incertitude sur I'équation d'état P = P(p)
= incertitude sur la relation Masse - Rayon
Croute (Epaisseur ~ 1 km, ~ 0.1 % de la masse)
Immenses noyaux hyper-riches en neutrons (ex: 5,209 Sn 1), état solide Masse maximum dépend de I¢quation détat
Au-dela de cette masse maximum : Trou noir |
Coeur (rayon ~ 10-15 km) g
Liquide dégénéré de neutrons MMy
Toute l'incertitude est dans I'équation d'état P = P(p) (barotrope) J
Equations de structure Géométrie (espace courbe)
% -G, (1 + ﬂ%) (1 ¢%) (1 i zf_rzm)l ds? = ' de* — &N dr? — r(do? + sin®d dig?) 4
(Tolman-Oppenheimer-Volkof f) e
dm/dr = 4=pr?
P = po+ u/? 1%
: s
Etoiles a neutrons
Neutron star Les pulsars et magnétars
Découverte : A. Hewish et J. Burnell : Little Green Man
Mass
1.5 times the Sun At~20ms=D<cAt~6000km
Stil 2~
QEIld cHiat Grand champs magnétique car B R? ~ constant et R\\, = B 7"
~1 mile thick
Effet dynamo :
s D;z;me}ler Mouvement : rotation et convection (P gy ~ teon, )
~12 miles
dans un champs magnétique = courants induits
Heavy fiquld Interor: = renforcement du champs magnétique
Mostly neutrons,
with other particles B ~ 109 gauss (pulsar) — B ~ 10 gauss (magnétar)
farshall Space Flight Center ;
127 128




Betathistic Outtiow Pulsar Geometry
of Charged Partites
on Open Fietd Lines

Magnetic

Fletd Line Pencit Beam

Radiation Pattern
(fan beam
atso possibie)

Corotating
Plasma on
[ Closed Fietd

Lines
Rotating, Magnetized
Neutron Star
|_—  Putsedx Rays from Neutron Star
in Crab Nebula (30 pulses per second)

e T

source: NASA/Marshall Space Elighe Genter

Making a magnetar

Hot, newborn star

OO churns and mixes

Internal convection
carries off heat

If spinning faster than

200 revolutions/second,
the dynamo action quickly
builds up the magnetic field

ourées NASA/Marshall $pace Flight Centet

Métrique de Schwarzschild, Trou noir sans rotation

ds? = gyjdr'dr)
= (1 - %) 2di? (1 ';—’)Am-’ 120 — 12 sin? ) dig?

<(1-2) 2t -t

26M
2 Rayon de Schwarzschild

dar(r) _

droc

12
)" dies temps propre (r0,0) = cst.

-y _ dre ro\-1/2
Redshift gravitationel := = 0‘ = 1=(1-72) 1

Trajectoire des photons : géodésiques ds = 0

Direction radiale - ,II, —s(1-7) La lumigre ne peut sortir de
dt b la sphére de Schwarzschild

cM<8M

Vents des supergéantes rouges,
éjection de la nébuleuse planétaire

= Enrichi en Helium uni t
*8M_ <M<25M
Supernovae de type IT

= Enrichissement en Helium, Carbone et Oxygéne,

Un peu d'éléments lourds éjectés (gréce a diminution de M)

Les Supernovae Ia sont un bien plus grand contributeur
pour l'enrichissement en éléments lourds
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Enrichissement de la matiére interstellaire Enrichissement de la matiére interstellaire
*M>25M Etoile a neutron ou trou noir ?
1) Population I (Z ~ solaire) Incertitude sur la masse limite des étoiles a neutron
Pertes de masse par vents trés grandes Le trou noir happe plus de matiére que I'¢toile a neutron
Enrichissement en Helium trés important (phase WN) = moins denrichissement en éléments lourds
Enrichissement en Carbone et Oxygéne (WC et WO)
Sans perte de masse (pop II):
L'étoile est pelée lors de I'explosion en supernova Mo /1 = M7 = Moo/ = Megigpse
= petite enveloppe éjectée, peu d'enrichissement,
SN Ib, courbe de lumiére ~ SNIa (désintégration Ni, Co) Avec perte de masse (pop I) :
Au-deld de M, ;o ~ 275 M, , Mo N\
2 . N .
) Population II (Z treés petit) Différents scénarios possibles
Beaucoup moins d'absorption = ap \,
= beaucoup moins de vent
Enrichissement de la matiére interstellaire Bl Enrichissement de la matiére interstellaire
*M>25M,: Etoile a neutron ou trou noir ?
2) Population IT (Z tres petit) Avec perte de masse (pop I):
Au-deld de Mo~ 27.5 M, , Mo \
Beaucoup moins d'absorption = ap L L ’
= beaucoup moins de vent Différents scénarios possibles :
= supergéante rouge lors des phases finales " . X
= grande enveloppe éjectée par la SN IT 1) Mco critique ~ 8 M (maximum fonction Mco (Myer0) )
= pop I: On n'a jamais un trou noir
Enrichissement en Helium (moins que les vents des pop I) pop II: On a un trou noir quand M, o> 27.5 M,
Evichisement on cémente ourde (et que ¢4 op 1) 2) Mg critque ~ 6 M
plus q pop = On a plus souvent un trou noir (M, >22.5 M)
= moins d'enrichissement en éléments lourds
3) Mo critique encore plus petit = encore moins d'enrichissement
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Etape 3: Contraction gravifique tout en
maintenant I'équilibre hydrostatique

B Théoréme du Viriel :

Equcn:ion d'état générale : QUERE/ '

-Conservation de I'énergie globale sans production interne

Pas de réactions nucléaires | . Gaz parfait,

.- -cE, /it = —dE /dt—dE,/dt -1/2 dE /it :
= ({—1)dE /ot = (1-0)/¢ dE, /dt = L = dE/dt [

B Evolution des étoiles
PRl Les Super-Novae

- Considérons une contraction de |'étoile
homologue et{adiabatique]
At P e - pide % temps thermique
rim)- = ri(m). g Pas déchange de chaleur

pm) A S pim) - :
:dm/(4pr2£‘) - = dm/(4pradr’) = p(m)/: % Ad.ab,anm:’

“ P(m) : P(m) = P(m) (0/p)s = P(m) /301
Poids(m) > i Poids'(m) | 3n P/ In pl,

Romp/(@drrdydr R Gmp'/(4n 1) dr' = Poids(im)/x*

Critére de stabilité

Gaz dégénéré non-relativiste,n=3/2: |8 o« M~1/3
_ 7

Gaz dégénéré relativiste, n=3 : M = Constante | |

Bl Masse limite de Chandrasekhar [
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Rappel 2 : Masse limite de Chandrasekar Rappel 3 : Les derniéres combustions nucléaires
: 2\2 ¢ e ¢ i
My, = < ) 1.459 .
: : b e Combustion du carbone (T > 600 106 K)
: o i Q (Mev) -
et 2605 |
2238
r(mp 4616 .|
“p(m) -0114  §
P(m) L P(m) = K () =K /it :‘P(m)/x‘; 12 +fiH] > N+ y | -t
: s : BN S B3C + et + «Q ~ ev
- Poids(m) - Poids'(m). = Poids(m)/x* ¢+ *He 15 %0 3@ k £c o exp(-84/Ty"%)
Source de neutrons U " Neutron Number,N o
R e e Wy W B e O, P
Rappel 2 : Masse limite de Chandrasekar
Masse limite de Chandrasekhar Photo-désintégration du néon (T ~ 700 106 K)
WNe+y—Ne" — YO + jHe Quand kT ~Q =473 Mev
e i i . Equilibre « thermodynamique » 160 + 4He = 13Ne
P(m) < Poids(m) ontraction (1), - LoD CCe oy - G« Scha
: Rm) : ol ri(im) = x Pm) T/ = équilibre vers + de photo-dissociations
p(m) fy p(m) = p(m)/x3 Autant de réactions dans chaque sens — taux de réaction :
Pm) : Pm) = P(m)/it », = Crt DO oy ( /.-’l‘) h logha(s) =127 - 5
Poids(m) -Poids‘(rr;) = Poids(m)/x* Les noyaux a libérés sont directement capturés :
Y 'PO e ot DNe+ jHe — 5Mg = 2 Ne — SO+ %Mg + 4.58 Mev
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Rappel 3 : Les derniéres combustions nucléaires

Combustion de l'oxygne (T> 800 106 K)

Q (Mev)

1604+ 160 32§ +4 , 16541
(53 +p), 7677

-3 +n 1.453

— BSi +al, 9593

— ¥Mg+2a, -0.393
<«Q> ~ 16 Mev

Produit final :
Surtout 2Si (puis 325, 2*Mg) L R T
NeatronNumbar, N

Combustion du Silicium (T > 900 106 K)

KT = Q pour les noyaux faiblement liés :I

L,,

= photodésintégrations et recapture =
Captures o H

des o par des noyaux mieux liés

= réarrangement : Fe, Ni 7, ..
B+ e o g g
Wit e =\ Sty p
ng 4 1
mS + ZHp o ”Ar +7 ot

3 "
H"Ar + :He < ,:Cu +7 o

Rappel 3 : Les dernieres combustions nucléaires

Equilibre thermodynamique nucléaire (T > 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 » :

nn No1z7 3/2 Qn

Nag 7 exp( L-'l)
Znd=? ((@rMy )32\ Qa2
Naiy = Gy pa3200 € AZ ( \Z
1z = GazA . 2 e (5
Qaz = PlZMy + (A-2Z) My, — M(A,2)]
On a tout si on connaft n, et n, = 2 autres contraintes requises :

YZNaz + np Fixé car équilibre bien

p=mu Y wiN; : s
L, S(A=Z)Nyz + nn  avant les désintégrations B

Rappel 3 : Les dernieres combustions nucléaires

Equilibre ‘rhermodynamiue nucléaire (T > 10° K)

7, A-2 y3/2\ 1A
A a3/2™ (2 Mo zkT) Qaz
Naz = GazA" =25— (),73 exp (=
1) KT « pas trop grand » = éléments les plus abondants :
max de f,7=Q,z/ A (Energie minimale) = principalement Ni, puis Fe

2) S'ily a le temps, désintégrations beta
= Z/NN, (dN,=-N,dt/5)
= principalement 5Fe

3)kT>Q = photodésintégrations
= “He,.. /
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: Rappel 4 : Production de neutrinos -
Rappel 3 : Les dernieres combustions nucléaires -
3 T e : ! 1) Neutrinos produits par annihilation de paires e*+ e
Equilibre thermodynamique nucléaire (T > 109 K) e ot -
igT P /
air /
/
2) Photo-neutrinos et 90 5
o )
Bremsstrahlung neutrinos ///’ /,/
- - — _——"" _“]  Plasma
85| i ]
Phot / ! ///
. oto
3) Plasma-neutrinos //E!remS// N
— / t
Y ey R i
6 8 10
lgp
] ‘ Ces productions de neutrinos conduisent toujours & une perte nette d'énergie |
- Rappel 4 : Production de neutrinos -
Rappel 4 : Production de neutrinos
1) Neutrinos produits par annihilation de paires e + e i :
Quand T>109K : kT~m,c2 = équilibre: v = e + ¢
1 fois sur 101 : [ Ces neutrinos produits conduisent toujours & une perte nette d‘énergie !
2) Photo-neutrinos et Bremsstrahlung neutrinos
o e €=9L/am <0, L0)=0 = L<0 = dT/dr>0
~y 4 e — v+ e Collisions élastiques (diffusion Compton)
et inélastiques (bremsstrahlung) Stabilité ’rher‘mtque
Gaz non-dégénéré: T 7 = el /* = ddq/dt<0 = p, T 7
3) Plasma-neutrinos = thermiquement instable
Quand p > 106 g/cm? , caractére diélectrique du plasma = plasmons
Gaz dégénéré: T 7 = e | / = d8q/dt<0 = T, (volume constant)
Relation de dispersion : @2 = k? ¢2 + 0y 1 w, : énergie au repos d'un “plasmon" = le,\ = thermiquement stable
Réaction possible :
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Les phases ultimes : Supernovae Ia

1 scénario (le plus fréquent): Une naine blanche de C-O dans un systéme
binaire accréte 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-il la masse de Chandrasekhar ?

Cas 1) M, natteint jamais M., Cas 2) M¢o ~ M, avant que

La dégénérescence

Refoidissement irréversible devient relativiste

de la Naine Blanche l
Conséquences dramatiques !

Le Phénomene de Nova

Thin hydr ogen surface

layer accrminlated on
dwarf thr ough
corefion ring

Xeition of suzfuce
Tayer undex degenemte
‘conditions

s Thormonuelear

degenenscyited

- AccretionTate < 6x109s0lar  * Runavay until degeneracy s fified,

‘masses per year leading o explosive hydrogen burning

+ 10° - 10¥ solar mass layer © T=23z105K; p = 16~ 104 glem?
tesand burns degeneratel;

o 7 - Time: 100- 1000 seconds toeject fayer
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Les phases ultimes : Supernovae Ia

1ev scénario (le plus fréquent): Une naine blanche de C-O dans un systéme
o

bingire accréte de la matiére de son compagnon géante rouge (M ~ 5x10-8 M_/an)

2¢ scénario : Pendant les combustions d'H et He en couche (M, < 4 M,),

le coeur de C-O crofit en masse

Le coeur de C-O atteint-il la masse de Chandrasekhar ?

Cas 1) M, n'atteint jamais M, Cas 2) M, ~ M, avant que

La dégénérescence

Refoidissement irréversible devient relativiste

de la Naine Blanche |
Conséquences dramatiques !

Cas général : dT/T = (4a-3)/(38) dp/p

LLIALIILLIALILAA ALY

v s 2 1NN

[y
°
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Les phases ultimes : Supernovae Ia Les phases ultimes : Supernovae Ia
Mco ~ Mch : La dégénérescence relativiste apparait
< 9 PP Flash du carbone| (Mg~ M)
Moo ~ Mf" avant que La dégénérescence
T soit négligeable devient relativiste Beaucoup plus violent que le flash de I'helium | En 10-¢ sec., T multiplié par 2 |
= combustion du Carbone, de I'Oxygéne, du Silicium et atteinte de
Description trés simplifiée de la contraction du coeur : Iéquilibre statistique nucléaire .
" ® . oo iMey I
Equation détat: P~ P.= ol + K, (i) Poids des couches: Py~ % Myl . (Ni, Fe principalement) en 106 s Il o
R 023 A . gl Méme comportement quavec
— LT GM e Ko une contraction homologue ) . o
Production considérable d'énergie
Question : la dégénérescence pourra-t-elle devenir relativiste avant que To= 02
Posons 1= 4/3 ¢ —= Ry 3 (7632 — Ky e Front de combustion
re La combustion “immédiate” se propage de
Quand la dégénérescence devient relativiste, y — 0 s b E )
; Ko\ couches en couches (trés fines)
= il faut M > Ma= (%{f) 4 ~ Mg, pour que ce soit possible v e
L'énergie produite > énergie potentielle gravifique = Supernova N
Les phases ultimes : Supernovae Ia Les phases ultimes : Supernovae Ia
Mco ~ Mch : La dégénérescence relativiste appardait ‘ Flash du carbone : Front de combustion et onde de choc‘
Quand la dégénérescence est devenue relativiste : La combustion “immédiate” se propage de couches en couches (trés fines)
o Comme p /' au-dessus du front (dés que la dégénérescence est levée),
RTo _ o> (FaM2® — K/uf®) = la température recommence & croftre,
e o ‘ ’ une onde de choc super-sonique apparaft
la contraction reprend de plus belle et trés rapidement (stabilité marginale 1)
Réactions pycno-nucléaires /
» ) L i ) La contraction due & I'onde de choc La contraction due au passage de
Au-deld d'une certaine densité, écrantage fort par les électrons libres . .
B n'allume pas la combustion I'onde de choc allume la combustion
= labarriére coulombienne chute gréce a ces électrons -
» ] = Front de combustion subsonique = Front de combustion = onde de choc
= &~ p’Vavec & /* Au-deld d'un certain p : la fusion du carbone commence . .
derriére le choc vitesse supersonique
Mais il y a aussi d'importantes pertes par les neutrinos (plasmons, Bremsstrahlung)
Tant que ec+,<0:stable Dés que e +¢,>0: instable = Flash du carbone
143
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I Les phases ultimes : Supernovae Ia I

‘ Flash du carbone : Déflagration ou détonnation ? ‘

Temps de combustion :

- (0.5
e & 2L~ 015275 pg e8| ) s.

Vitesse de phase : Tres sensible a

la température Il

Détonnation si dT/dr Déflagration si dT/dr

(prés du centre) Convection: V = V4

I Les phases ultimes : Supernovae Ia I

‘ Déflagration (combustion subsonique) ‘

Description trés simplifiée 1D
- L'onde de choc part en téte laisse derriére elle un milieu + dilaté

- Le front de combustion (épaisseur ~ 0.01 mm !) se propage

“lentement” derriére, sa vitesse décroft avec la densité (1 ~ 50 s)

Description "réaliste” 3D

Combustion = L/M/# = convection trés trés vigoureuse :
(Ve <0< Vg <V = P << py)
Départ du front de combustion

en différents points de I'étoile, géométrie fractale (dim. entre 2 et 3)
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I Les phases ultimes : Supernovae Ia I

‘ Détonnation (propagation supersonique) ‘

L'onde de choc coincide avec le front de combustion

Pression

I Les phases ultimes : Supernovae Ia I

Déflagration versus détonnation :
Contraintes observationelles

Les supernovae de type Ia sont la principale source

d'enrichissement du milieu intergalactique en Fe
Rapports isotopiques solaires : 34Fe/%Fe , %8Ni/%¢Fe
En faveur de la déflagration

car l'onde de choc y dilate le milieu a 'avance = moins de capture

d'e” par les noyaux lors du passage du front de combustion
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I Les phases ultimes : Supernovae Ia I

Supernova de type Ia

1) Toute I'énergie produite par la |
|

déflagration (ou détonnation) est
absorbée par le travail de dilatation
Produit : %Ni essentiellement

2) La luminosité vient de :
a) Désintégration p: %Ni — %Co |
b) 56Co s SFe | . .

i

Etape 1) xp\, = transparence /* = croissance de L
Etape 2) € o (Ni) x exp(-t/7) = décroissance exponentielle (ty; = 6.1 jours)
Etape 3) Désintégration f de Co: e, o exp(-t/1c,) (t¢o = 77 jours)

Les phases ultimes : Supernovae IT

Ceeur d'une étoile massive

Fer
Silicium
Oxygéne
Carbone
Helium
Hydrogéne

Structure en pelure d'oignon
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nonburning hydrogen

hydrogen fusion

/ helium fusion
5/ _ carbonfsion
oxygen usion
~ neon fusion

magnesium fusion
silicon fusion
inertiron core

Structure en pelures d'oignon

?

Fe core

burning:

19709 97 95 93
|§p|§3 68 61 58
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