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Goals of The course :

Physucal processes mslde ‘rhe stars
stars = laboratories of fundamental physics

- Quantum physics (radiation - matter) et nuclear physics
- Thermodynamics and quantum statistical physics

- Hydrodynamics

* Presentation of simple approximations enabling a

mathematical analysis of the stellar properties

- Link theory - observations



The Hertzsprung-Russell diagram
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Luminosity of stars
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LumiosiTy and magniTue
_(ordonnée du diagramme HR)




Lummosu’ry and magmfude

Apparem‘ magm’rude m:

b

m=-2.5 10g b+ Cst ml _m2 :_2,5 lOgl

-
Absolute magnitude M :

The magnitude at a reference distance of 10 parsecs (pc) |

B:(rpc

b 110

} M  J5logB | (sl

In order to convert apparent magnitudes

M —m=5-5logr into absolute magnitudes,
. the distance must be known




_~  Distance measurement:
~the annual parallax method

-
A"

étoile éloignée

= _ _ déplacement apparent
e, - s e I'étoile
sur la voute céleste

Triangulation base = Earth-Sun distance




The parsec

1pc= dus‘rance of a sTar havmg an annual parallax of

1 arcsecond ()

The A’rroqpmucal Unit (UA) is the .

semfma\;or axis of the
ear h-sun orbit.

'd - 1/Tc = 206 264 8/7T

1 Par'sec =1 Pc
= 206 264.8 UA - i
= 3 x 1083 km = 3.26 light years

d,. = 1/n”




The monochromatic flux F,

Qtity of energy / u. time / u. surface / u. length (wavelength)

F, dA : flux of energy between A and A+dA
A
A

2
F'\ d\ : Flux in the wavelength interval [A,, A,]
A1

The bolometric flux F

Flux integrated over the whole spectrum :

o0
F:/O Fy d



Photométrie

Les mesures photométriques se font a travers des filtres qui isolent une partie du

spectre €lectromagnétique

— mesure du flux recu dans une certaine

bande spectrale

— une magnitude est toujours donnee en référence a un filtre

Ex : mg=-2.5log(Fg) + cst Fg = [ wp(A) F) dA

\

Couleurs

Courbes de transmission des filtres UBVRI

Pour quantifier la couleur d’une ¢étoile

on définit des indices de couleur f\;
o

. . S

indépendant de la distance car la =

dilution geométrique ne dépend pas

de la longueur d’onde.

Mais rougissement interstellaire ...
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Hertzsprung-Russell diagram
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ll Luminosity and magnitude

B - Luminosity L=4:B°'F (W)

b=l /4nr’ (W/m?)
- Apparent magnitude m;-m, = -2,5 log (b;/b,)
B=b(r,/10)°

- Absolute magnitude M-m=5-5logr,




e Te black body spectrum &
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B Sicllar spectrum ~ Black body

~5un's curve
Blackbody curve at 5800 K
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Black body laws |8

Planck function Visible
light

I = Drhc? 1
AT T 2\5 exp(he/AET)—1

Stefan-Boltzmann law

Intensity ——m s

> 4
Fz/o Fyd\ = 6T

Wien law
' A K
0,29 !
cm) =
T(K)

max (

Wavelength (pm) —



Effective temperature:
p Definition

Definition 1 :

A: body emitting from its surface a bolometric flux F

The effective temperature of A is by definition :

Lepr = (F>1/4

o)




Effective temperature:
p Definition

Any body : F=o0 T,

| Black body : F=c T*
Definition 2 : /

The effective temperature of an emitting body is

the temperature of a hypothetical black body
emitting the same bolometric flux.

For a spherical symetric body of radius R and
luminosity L, we have by definition :

| - 471R ¢ GTeﬁc4




Effective temp

eratures of stars

10° *,somsux
ISOMS,, J
¢ ' .
"t ; " e SUPERGIANTS
. K L ifet /’ . Canopus
» - 10 107 J
Magnitude
log (Luminosity L)
10°
5 RS L 3
g 1
- 4 L B Laca e 9352 .
- - ;'0.3'51&,,
. Clliese 725 A
10 . ¥ Glioso 725 B
Barnard's Star ®
* Ross 128 o
. 10 Wolf 359 ,
, Proxima Conta il ™
DX Cancrl ™
107¢
10
: ; 0 B
6,000
- in) decre:d L
“ v N

N | og (Effe‘rive Temperature) [



" size of stars

*Size of stars : F = L :07;}74_»10gL=210gR+410gTeff+Cst

47R?
C— Main Sequence stars have a restricted range of radii

- Supergiants are thousands times larger than the Sun

- Giants are ten-hundred times larger than the Sun

- White dwarfs are one hundred times smaller than the Sun
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Her"rzspr'ung -Russell diagram

Th e m al n Se q ue n Ce 3 .' 3 :ur[m 10000K 700K BODOK. 5000K e 3000K i
Stellar source of energy: e Lo
Thermonuclear reactions : |
Longest Phase : Fusion of ﬁ :
hydrogen into helium
LA B . ‘ _
Most stars are in this phase “ I\/I\ ~01M
They occupy a specific region T fo 3 / |
- of the HR diagram: 1] s /|
' The lelly sequence | e
Our Sun IS a mcun sequence star i i




Hertzsprung -Russell dlagram

Red glanTs '

_ ‘The core of a r'ed gian‘r is
very dense,

its envelope is huge
(van encompass the earth orbit)

Phdse of core helium fusion
into carbon and oxygen,

and/or shell hydrogen fusion
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< Stellar masses

! Determination of the masses in
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binary systems: Third Kepler law

) Main seqene : 0.1 - 100 Ms
- Mass of giants : 1 - 10 Mo
¥*Mass of supergiants : > 20 Me
*Mass of white dwarfs : ~ 0.5 Me

*Mass-luminosity relation in
main sequence stars




' Characteristics of stars '
008 M, < M<100 M, |
B 0 00| [T

'

N 3000 K < T < 100000 K NS

; .‘
. > .

SN 0. <R<1000R, |

B Pop T -PopII= X, Y, Z |l




GM = 4n2 a3/P2




In’rer'nal char'acter'ls'rlcs of s'rar's
Spher'lcal Syme’rry | Only one space. dimension: r

Mass of each spherlcal shell of
MOSSZ L x.;frhlckness dr g

dm pdV p47zrdr '

S_un 3

~ 1.4x103 kg/m3



A gas sphere in hydrostatic equilibrium

I The resultant force on
each material volume

=0




B Sphere of gas in hydrostatic equilibrium |

Resultant force on an infinitesimal volume
(1 m@ section) :

Pressure : -P(r+dr) + P(r) (surface force)

Weight : -p g dr (volume force)

Equilibrium of the forces :

dP Gm
=
dr

Integrated form: | P(r)= I g pdr = I
(P(R)=0) m(r)




| Fast rotation and hydrostatic equilibrum ;

Stars can rotate fast = centrifugal force:
VP/p=-Vé+ Q?rsinde, = Deformation of the star

= All quantities (T, P, p,ﬁ ..) depend
on 2 space dimensions (r, 6) = much harder to solve

Critical speed : if V= QR > V., =~ (GM/R)"2

Centrifugal force > gravity = the envelope is expelled

Some stars (Be stars, ...) are not far away from that |

Influence of rotation

— ™~

Affects the stellar
structure and evolution:
- 2D structure
- Transport processes

Affects spectroscopic and photometric
observables (T, ¢ , ..),
Because at the photosphere: F(6), g.(6)




| Fast rotation and hydrostatic equilibr'um :

S =rsind

Baroclinity: €= Vs
se; = (1/2) V(s2)
Rotational of the equilibrium equation VP/p= -V + Q2 se;
Vx (VP/p) = -(1/p2) VpxV P = (1/2) V(Q?) x V(s2)

S

For a rigid or cylindrical rotation (Q(s)): VpxVP =0
== Tsobars = Iso-density = Isotherms : P(\P), p(¥), T(¥), ...

¥ = Total Potential = ¢ —/ ((s) sds
0

Else (more complex differential rotation of real cases):

Isobars # Iso-density # Isotherms @)
< Baroclinity

IS




3 G M?
8t R4

~ 5 %101 Pa

Out of equilibrium state:

dmy =3 F=0 Radial acceleration = - e T

o dr r
Order of magnitude:

Sun, simplified model of P. =
constant density :

Dynamical time

. 3
~ free fall fime = =, =
(pressure suppressed) GM

- Sun: ty,=26 min <« stellar evolution time

During the main part of the stellar life, hydrostatic equilibrium

Exception : Explosion of a supernova (dynamical instability)



S’ra’re of The s’rellar ma’r‘rer

3 G M?
8r R4
~ 5x10 Pqg

Hydrogen atoms (neutral)
in contact

do~109m

But is the atoms repulsion |p,, ~
sufficient to support the
weight of the gas column ?




S State of the stellar matter [
The stellar ma’rer' is ionized: plasma

Mean distance
between particles

kpl
Equation of state of an ideal gaz: n
H Ty

~ 10010m >> 10-15m Size of nuclei

Estimation of the core temperature




Transport of energy from the center fo the surface
1) Radiation | |Sources of opacity

In the stars: k T ~ h v < kev = electronic transitions

Mean free path of photons ~ cm
In stellar interiors |

Stellar interiors are completely opaque
and in thermodynamic equilibrium




Transport of energy (from the center to the surface)
B 1) Radiation (NS SRR _
In stellar inferiors: B 5 Opaque interior

L r

Mean free path of

Matter-radiation | |
Tthermodynamic equilibrium |

__ 2hc? 1
A° exp(hc/AkT)—1

Bl stefanlaw: I =0T /x

photons :
/= (kp) = 2o
-

dr/ dinT, dridin P, ...

Planck law : 1,




T, ~ 107 K >> Teyr = 5800 K

Transport of energy from the center fo the surface

M 1) Radiation
§§§§§ TidT\\

F-=oc(T+ dT)4i

.. Approximative proof

+ _F~
—o((T 4+ dT)* —T%)

" But the mean free \p'a‘rhs TR
different directions where not
appropriately taken into account .

AacT30T
3kp Or




| 1) RadiaTion | .Rigor'qﬁs proof

Solution of the radiative

transfer equation:
= Ccosf

I(r) = /r T BTG e dr! ~ B(T(1)) » %
0

Radiative transfer _H div
equation Kpp dr

P 2/3
1 dB
”/ 12 dp

K,yp dr

27r 49,,udu—F,,

Integration

47 dBy dT 00 4acT3dT
Srpp dT dr / v

3kp dr

dv

i © 1dB
Rosseland mean / ’

acT3 Jo K—ydT




Transport of energy (from the center to the surface)

B 1) Radiation [ A anr®F

3Kkp dr

=

&

>> Tsur'face

Gr'adlen’r of T- —> sl

Whatever the source of energy

cen'rer'

§§§§§ T#dT\ c
F~- =0 (T+ dT)4i

For' a flxed L

F+—JT4¥

T

Example: partial ionization zones_ -

/
£y,




Transport of energy (from the center to the surface)

B 2) Convection R '

h1e (o)< ), I

. B

! ' s Archimedes force
, 944 ~ upwards
Convectively unstable
medium |




Transport of energy (from the center to the surface)

. C) Convechon

| Convec‘nvely unsTable medlum |
| |f and only.if ;= Pe P}

- B

; Temp‘r'a’rur'e cr'l’rer'lon ? Preséure equilibrium: ' k.

Ideal gas -

relrs T
p-b




Transport of energy (from the center to the surface)

s ) Convec’non
 Convectively bzl -
meduum if and only if.: TanSPOPT of energy |

= ' ' " AT<0 -
R (\T/T), > (AT/T)m dinT/crl, < [din T/
: , AP<0
dInT/dInP dInT/dInP

r+Ar:
p

m- 2

&
.

.,/ /
r: T, B.p —~——/—‘/ /

/

.l _J




Transport of energy (from the center to the surface)

o 2) COHVQCTIOH s, ConvecTively unstable

medium if and only if : |

B

(dInT/dInP), < (dinT/dinP) |

"

Efficient convection

| — Negligible radiative loss
(dInT/dInP), = 0 InT/o InP|S =V_.E

‘. ” ‘_'ConveC’.rivelyv unstable -
~_medium if and only if: (dInT/dInP),, =V > V,




Transport of energy (from the center to the surface)

B Convection + radiation _
dr

3 . L,

l6zracr* T’

<

Al
: 3
» L

. TdInPfdr=+Tpg/P

K P

dinT 3xPL _
ne K . rad — 4
16 7acGmT

dinP 1671acGmT* |

V.. 7 radiative gradient = fictive gradient required
To Transport the whole energy by radiation

: Schwarzschild criterion: o o
¥ : : Viad > Vai I
B Convectively unstable medium .




Transport of energy (from the center to the surface)

‘ Schwarzschild criterion: . |
- : . Y. . - V.,
Convectively unstable medium e

=

£

" Convection typically
Bl appears when :

L/m Nuclear reactions x (opacity) R Partial ionization zones
§ Very high § only near the centfer very high near the surface -
BNl Convective core § Convective envelope @

3xPL

V. =—— —
“ 1671 acGmT*




Convecti
enhvelo

_;(\g\(_j“
/\ { £y
Cd31o,

S, v\_/g

x ConvecTuve core hwfg

mg %

N\k}{\_b \ f:)

lg M/Mg



Transport of energy (from the center to the surface)

How 'ef”ficie“n’r is this énergy‘ ’r.'f‘r"a'nspor’r P

B F - Cy Vc’,ﬂ AT (Enthalpy flux) ﬁ‘ M;xmg length theory
Q’-’(P/p)l/zocz(v 3 vad)3/2 (ver'y approximative !)

B Very high heat capacity A small (V - Vi4) is sufficient H
& In the deep-layers. where |
- V vad = 2/ 5 " convective transport -

is very efficient”

" Fully: ionized gas



Equation of energy conservation

SN Energy balance :
 Volume source of energy inside
‘stars : nuclear reactions

On définit|e,|comme le taux de
pr'oduc’rlon Jé énergie nucléaire
par unité de masse et de temps

&, dm |est la quantité d'énergie
produite ds la coquille sphérique
de masse dm par unité de temps .

8n= 8n(pv Ta Xi)




Bl Equation de conservation de |'énergie S
| RSB S 2 |1 (| Cnergie '
~ Quantité d'énergie échangée par

a coquille sphérique avec
'extérieur / unité de temps :

L(r+dr)-L(r)=dL=0L/0rdr

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

dL=g,dm = dL/dm=¢, 8
= dL/dr=4nr2pe, NS




Equation de conservation de I'énergie

R Ersic nrere J HoTs Equilibre thermique

' Apport d énergie venan‘r

de la contraction gravifique .
(voir'théoréme du Viriel) e



, ' La Ro’ra‘rion | '

LC( ble'OCl |n|'|'é rsinde. = (1/2) V(r2 inze) |

Rotationel de I'équation d'équilibre VP/p=-V¢+Q2rsinoe
Vx (VP/p) = -(1/p?) VpxV P = (1/2) V(Q?) x V(rz2 sin20)
S

Pour une rotation solide ou cylindrique (Q(r sin6)): VpxVP =0
==p Tsobares = Iso-densité = Isothermes : P(¥), p(¥), T(¥), ...

. 1 .
¥ = Potentiel total = ¢ - -2—921'2 sin” 6. (Rot. solide)

Sinon (rotation différentielle plus complexe): :
Isobares # Iso-densité = Isothermes @)

S Baroclinité <l




d  Processus non-standards: La Rotation

Le paradoxe de Von Zeipl:

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

b dT | =
= — 5. 4 ¥Y)— VY|,
ﬁrad XVT {X( )d\{,}

— dT =3 dT = S
, = —y—V¥-_V|[y—| V¥,
V- Fro a7 (X d\P)

dT Al LR | Non-constant sur
= Xy [47Gp - 20 ]_ EAGEETY les équipotentielles

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

== Déséquilibre thermique : |pT[6,S + V- VS| = -V Fa+ pe # 0
q q p

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




!  Processus non-standards: La Rotation

Circulation méridienne

Mécanisme de transport
a grande échelle:

1) Transport du moment

heat

F e g -
P a" b i
- / - / g NN -
| o LR
| l e R TR TR source
e - b ~ LA

2) Transport des S\ L P
élemenTs Chimiques ';--:ﬂ{:‘-::"’{vloj.‘"-_:.,{;;:;, core

temps d'Eddington-Sweet: ¢, =

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, ...)




Equahons de s’rr'uc’rur'e

_Conser'vahon 4 équations
' ‘de Ia masse - —472’,0 !
: 7 inconnues (m,p ,P, T,L,x,¢)

Equullbr'e :

p=p(T,P, X),x=x(T,P, X),
hydr‘osfahque - e=¢(T, P, X)) N
i P : . X : composition chimique
s Radiation d[n—% o R
e . crac [ B
. d'énergie '
b H 'Corivectipn- -V, Gn;zp I—
dr R
Co’héer:vaﬁo’ﬁ : dL o
=4z pr’ (g, +& gmv) ‘

" -de I'énergie.

dr



SSEs Conservahon

Equa‘rlons de sTr'ucTur'e

i Conser'vahon 4 equa’ruons
e '“ ks - Y dm 472',07‘ - 7 inconnues (r,p ,P,T,L,x,¢)

Equullbr'e % p=p(T,P,X), k= x(T,P,X),
hydr‘osfahque - e=¢(T, P, X)) N
i P : . X : composition chimique
vanstert - RO
. d'énergie '

| Covr'wechon d T V Gm T

(efficace) : 47[ 7’ P

‘ de I'é energle



: Conditions aux limites ;

B4 equations différentielles BES ' 4
- Masse : m(0)-=fQour(0)=0
Luminosité: ° L(O) =0 | e

A la pho’rosphr |

| Raccord avec un modele d'atmosphére
2 LT Température i+ T2 Ty = (L4 R4 et
" : Pression: . P=P(T logg, X)=f(L, R M, X):




Equations d'état et

Composition chimique

Les étoiles sont composées pour l'essentiel d'

- Hydrogéne (fraction en masse initiale X ~ 0.7)

- Helium (fraction en masse initiale Y ~ 0.28)

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

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

(3/2) kT ECln > e?/d (énergie po’ren’rlelle coulomblenne)

® Co porrat 8




Equation of State

Poids moléculaire - -
moyen (sans dim.)

Meélange de plusieurs . | e
iy 9 p X P az - Pe + Zl Pl )
eléments completement g 0

ionisés : ,

n=n,+2.n=2 (1+Z)n |

SN, - p/(A; m)=p X /(A m)Ek

p= (X X(1+Z2)/A)' B



| L’in’rgr'ale de pression |

- | Pression = flux d'impulsion normale & une surface

Particules de mémes direction :

P=npv cos? 6

Gaz isotrope :

Fraction de particules faisant un angle entre 6 et 6+d6 : sin 6d6/2
Pression des particules d'angles € [0 , 6+d6 ] et impulsions € [p , p+dp] :
dP(0,p) = n(p) pv cos?  sin 6/2 dp do

Pression totale:

00 T > . 1 00
PZ/O n(p)pvdp/o COSs< @ sin 9d9/2=§/0 vpn(p)dp




Equation of State

o Pr‘ession de radiqfion B Pression = flux d'impulsion |

e

Impulsuon d un pho’ron | | ~ ' Nbre de phot.
projetée sur OZ : P2(v) = cos 6 hV/C . /m3/4r rad

T 2
COS“ 60 sin 6db

0

1 roo
hvn(v) dv = —/

3J0

Densité
d'énergie

~ Cas général non

. Tenseur -+ ' Corps noir
“Isotrope (8 S0



3 Equation of State

B Pression totale P:W+—1—aT4
— f pm s 8

(7

G » Dans Ies e’roules « chaudes »
' Py = (1/3) aT* peut devenir’ sugnlflca’ruf
' compar'ahvemen‘r a P



o Equation of State

BB Pression totale QRSN p - <L 1,7
R f um 3 -

' . #  Madis,gaz de fermions - &

“Principe d'exclusion de Pauli |

W On ne pe’u’f avoir plus de 2 fermions iden‘ricjueé e
- .dans le volume de phase dpxdpydpZ dx dy dz = h¥



EquaTion of State

QuanTum degenemcy of ’rhe elec’rr'on gas

<5

DISTI"IbUTIOI’\ de A i T
Boltzmann M‘ " Qrmek T2 ;,T)S/z p(_ZmekT) et

. " Nbregd'électrons -
dans™dV, impulsion
entfre p. et p+dp

Volume occupé dans
‘l'espace des. phases:

47 p?.dp aV

| f(P)deV 2
W 3 f(p)<87rp2/h3




f(p)
A

Quantum degene

Distribution de B
' Boltzmann _

10&5

. Nbregd'électrons
dans™dV, impulsion
entre p et p+dp

W /(p)dpdv _ 2 [
W Anp2dpdV — h3 .

1044

| 118




Equation of State

B Quantum degeneracy of the electron gas |

Distribution de § 4rp? T
fl  Bolizmann W TPV e pn P (—zmem) e

JIPJEPEY o 2 < 8mp?/h> [
o oy S 3 fp) < TP /

" |La dégénérescence appardit

[quand p- 770U TP AN

~ [Statistique de Fermi-Dirac _ |




N 02 = 3kT

} (principe d'incertitude)

Quantum degeneracy of the electron gas |

Critere de dégénérescence

Volume spatial

Volume quantique Vo

| Pas de dégénérescence V[

ssi . h3
(mev)3

pT_3/2

He

»
o
. .
.
o
'

La dégénérescence
apparait d'abord pour
les electrons (m>)

— 2.385 x 107°
)




Equation of State

5 QuanTum degeneracy of the electron gas |

snmple example

comple’rely degenerated gas
(T s 0 limit)

- Fermi momentum



£ QuanTum degeneracy E -. .Mean molecular weight

- /ﬁF8wp2 - 8ﬂp%‘ B 8wwmyep%

Ne —

3 P T 33 343

or /pf/ - f(p) vz SinGdep
27rf0 fo (pcosbh) (87Tp2) (pCOSQ) sin 0dOdp

Ah3 Me

87T pp5
15h3 m,

| st ( 3h3 \°/3 [ p\*3H
Pe = 105~ (87%) ( ) Non r*ela’ruvus’rlc case




B Quantum degeneracy B

B /pF 87rp2d _ 8mp3 :

B PT 3 R T

_ zfpf/ f(p)vzsinedé?d

— 27rf / (pcos®) (8:1;3) (@) sin6dfdp & |

2chF
3h3

c cos O

Extremely
relativistic case




Equation of State

B Quan’rum degener'acy 3
o - 2

f(p) vy sin 0dodp §

| Par"rly r'ela’rivis’ric -
- case .




Equation of State

Calculus of The elec’rromc density
and the mean molecular' welgh‘r per elec‘rron

n = pi/(A;my) = p X; /(A;m,)

2t 'Hydrqgen (X), Helium (Y), metals (for the'metals, Z/A; > 1) - s

14+ X
= L (X4Y2+1-X-Y)2) = 1T
m iz 2

= (2 X4 /A )Y



QuanTum degener‘acy of the elecTron gas

—

Fer'mn DH‘GC d'STr'bUT'O” ok Pressure and density are quasi
8rp2dpdV 1 insensitive to the temperature

R Fp)dpdv = 73 e = olnP/oIn T| ~0

..




Radiation pressure:

log T

P, = Larts P, = Lz
C 3 Hm, v~
logT > %Iogp -+ cst.
Degeneracy:
pT_3/2

> 2.385 x 1072 (mksA)

~

He 5
sIOgT < glogp + cst.

| Relativistic degeneracy:

8rmuype (Mec)3
3h3
= 9.74 x 108 e kg/m3

W=

6

{ 1 L ]

Crystalisation
of ions

- relativistic

5,8.15,8.16,8.17)

(8

relativistic

-6 -4 -2 0
log

2 4
P (glcmd)




Equation of State

. Non-degenerated :.

Degenerated : pT =3/

_ > 2,385 x 107> ] e

0 > 1000 kg/cm

Non-relativistic degener'acy

Relativistic degeneracy




‘| Mean Rosseland opacity

-

K, = (v, T, p, X)) k= x(T, p, X))
N\

Depends on the frequency

- Parts of the spectrum which have the highest weight:
- Maximum of the Planck distribution : v ~ kT/h
- Less opaque regions (harmonic mean)



BRI Planck function (Black body)
5 . — _27r(32 “ 1 3}
X = =35 exp(he/MkT)—1 |

B = P 2h3 /c?
v I exp(hv/kT)—1 §

Emitted energy

1500
Wavelength (nm)




EIecTromc Ievels of Hydrogen

E,, i 1/n2 (m, e/ 2h2) = (1/n2) heR.

) |
Rydberg cons‘ra'n.’r,

AP =R - ol

e ... =
l-!! Branciiett Sl k= 1: Lyman series (L, Lg, ..) -

Bal Paschen series =2 oo (H w:
,sconfnrf]‘f; k . 2_ Balmer series (Hm‘—lﬁ )
A=356 nm) e R \ o -,

Balmer series

Lyman series



BN Absorption if [
.~ G

3l Sources of line broadening:

- Natural : (1)

1 .
)2+ 1/ (@) — Life-time of the state
§ - Thermal : Doppler effect due to the thermal agitation 5u/v oc VT

- Collisions (Stark effect) : Perturbation of the potential due to

nearby ions and free electrons



Section
.efficace

Cross section: 1//, =

- Cross section determination for all transitions ! ..

- Determination of the occupation of all electronic states

Contribution of the bound-bound T<108 K— up to 50%
| transitions to the total opacity : T~ 107 K—> less than 10%




_ | — . ' | | Section efficace A
Continuum
| Continu //%i/
J fosorption > y/h By @)z [

8 For a given transition :

[ hy,_,

hv,.»

|
|
|
}
I
!
|
i
|
|
l
I

hv

|
|
i
!
|
|
|
1
|
|
!
|

lei XX V—3
fl For each new fransition (v > y;/h)
| —— discontinuity




Bl Bound-free transitions

E=hv,+y

Continu / /g/ /
hv e

AAAAANALD

E=hV1

Absorptionvv - t/h E..(e)=hv-«

| For a given transition :
Gy i < A3
' For each new transition (A < hc/y;)
—> discontinuity

Opacity «,
Tonisation of the

| Hydrogen atom

140

3
Ky X A

-
[ =
B
o
o
=
7]
o
o
c
o
2
a
e
o
a
a
©
v
»
©
=

o
Wavelength, A




| Opacity
Bl Bound-free transitions § Absorption vV v = y/h, E , (e) = hv - y § '
Opacity calculation: § s

{ - Cross section determination for all possible ionizations ...

- Determination of the occupation of all electronic states :

free electrons, states of ionisation (Saha eq.) and excitation (Boltzmann)

6rosso-modo ... At a giVen temperature : hv ~ kT

Transitions with y; >> kT never occur because too few photons
have enough energy
- Transitions with y; <« KT never occur because too few ions are at the
required initial ionization state (Saha)
transitions with y. ~ kT occur



Bl Bound-free transitions | Total opacity : complicated !

| Coni / / /

E=hv,+%

AAAAAAAD

E = hv;,

B Absorption ¥ v > y/h




Bound—fr'ee +ransitions @ For a given transition: o, ; o v-3

Dependence with re5pec‘r to The ‘remperaTure

Grosso modo .. K, x v3, hv~ KT Ko T3
Kramers law (approximative !) : .

K,y =4.34x10%(Z (1 +X) p T77 mog

'Z'= mass frdction éf Heavy elements are the maih conTrlbuTor'S because of
" heayyelements . their hugh ionisation potential

The initial ionization states.are S
“occupied in the high temperature layers .



T opecif

- NIRRT RIS  Inverse Bremsstrahlung
' Ty . . E cin, fin(e_) = E cin, init(e_) + v _

- An ionis needed to ensu_re}qhe'-rpomen‘rum conservation

o, < A3/v A ~ he/(kT) '.Limi’ra‘rion: Dégenerd’red‘gas‘

v~ (BkT/m)ve -~ o« - LR
~ Initial velocity H',g,h number of Imp(?SSIb A
“ of the electron transitions (mqny occupied s'rafrgs).
| -35 $-.. 222
KX T Smaller opacity - , =



- Opacity i
Bl Electronic scattering [ or =0.665x10" m’

K, =0.04/ 1, m2kg

" ~Eldstic collision

| ~0.02 (1+X)
- . electron - photon- -

Bl Independent of Tand v ! |

Classicali
interpretation:

-Electromag. wave oscillation.of the electron "

_reemission in-another direction

- Non-relativistic case © © ~ Relativistic case :

. Thotnhson diffusion Compton diffusion



- Appréximaflon - ||~ Lous de Kr'amers

B Transitions bound-bound

Transitions bound-free

" be:4341024Z(1+X),0T ‘m2lkg |

Ky 3. 681021 (X+Y)(1+X)pT — 8

. =0.02 (l—I—X) m2kg B
D les 3
der(:\?:rseias K o hbr. e- /m3 1+X 8

| Transitions free-free B

m2/ kg

Diffusion électronique §




' Conduction électronique

Si le gaz des électrons est
fortement dégénéré, voire relativiste (p#, T\)
Energie cinétique des électrons trés élevée
Ils transportent efficacement |'énergie par conduction

~«Comme si 'opacité était encore plus faible »



Electron scattering

b-f, b-b transitions &

/ 10«
Ke 10%&, 102k,
Ok,

1 "bf="ff/
a=0

|

107,

Conduction by
degenerate electrons

1 2
log p, (g/cm?)
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% logR =log p—3log T + 18 ~ constant du centre a la surface



' Quelques modeles « stellaires » simples }

B Modele a densité constante B

dinT

= 1 >> 2/5
din P /

N

Hyper instable vis-a-vis de la convection |

Un tel modeéle n'est pas réaliste, la densité doit augmenter vers le centre pour
que dInT/dInP ~1-dlnp/dInP soit suffisamment petit.




- Résultats exercices |
Exercice 1, homogéne X = 0.7,Y = 0.3 Exercice 2, homogéne Y = 1

u = 0.61538 u=4/3
R = 327 500 km R = 709 600 km

‘ Quelques modeles « stellaires » simples .

Exercice 3, ceeur (10% de la masse): ¥ = 1, enveloppe X =0.7,Y = 0.3

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




' Quelques modeles « stellaires » simples §

g Résultats exercices '

Exercice 3, ceeur (10% de la masse): ¥ = 1, enveloppe X =0.7,Y = 0.3
R/R;=2.737 R;=191000 km R;or = 524 000 km

4e+08

3.5e+08

3e+08

2.5e+08

2e+08 r

R1-2couche | 1.5e+08 r
Rtot-2couches
R1-hom ] 1e+08 |
Rtot-hom

. F{tot-lhom Hle

01 02 03 04 05 06 07 08 09 1 66 07 08 09 1 1.1 1.2 13
q H

5e+07




T Polytropic spheres

B Non-relativistic degenerated gas : P = K; p¥/®

B Relativistic degenerated gas : P = K, p%/3

.
o .

Polytrope (definition) : P = K v = K plti/n /.g"

B B d €
— Py — pd?“

Hydr'os’rc-(‘ric.- |
~.equilibrium

.~ Poisson
" equation:




' Ply’rr'opic sphers ‘

‘Poisson

Change of vamables
dlmenswnless variables - 47G 1 4G _
= wrnE " T aynr”

. .
: ‘
. > .

e Equation of
B |ane-Emden 1B




' Ply’rr'opic spher's ‘

| Equation e

Lane—Emden
Cases wr’rh anafy’ncal
| solu’nons - . w(z) = sinz/z

0 (pest.): w(z) = 1—22/6

—1/2

: o iy : 5 (y=6/5): w(z) = (1—|—22/3) |
n< 5’("y> 6/5) == Finite radius, - n > 5" memp Infinite radius

O’rher lmpor’ran’r cases:
i 3/2 (y 573, non-relativistic degenem‘red)
R 'n.= 3 (y = 4/3, relativistic degenerated)
| n= oo (y= 1, isothermal sphere, infinite radius)



. Polytropic spheres
Hierarchy of polytropes :
n = 0 : constant density, din T/dIn P = 1 (convectively unstable)
1 n=3/2 (y = 5/3) : non-relativistic degenerated or convective zone
Vp|/ N= 3 (y = 4/3) : relativistic degenerated or radiation pressure /
VTN n=3.25: ~ radiative envelope

1 n=5(y=6/5): Limite finite radius <€—> infinite
h=oo (y=1):isothermal sphere, infinite radius

Isothermal sphere

deq. relativistic
n=3




| Un modele simple d'enveloppe radiative &S

. e _167rr2aT38T .
Hypotheses: 3np  Or

- Enveloppe radiative : Ky i
pp dP 64rcG T3m

_ Opaci'rés K A= P¢ Tb Kremiers a=-1 b: 4b

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

d (T4_b) i
== csle.
m d (P‘H‘l) M

L

740 — BM( s AR

L
785 — 5 Vel i O e W T e R

Polytrope
sl 3 e S




Mass-radius relation

of polytropes




| Polytropes : degener'aTed gas, white dwar'fs #

Mass - radius relation

of poly’rr‘opes (fnxed KH B R - 3_n

O<n<l1: M/—»R/ R
1l1<n<3: M/ == R\ B8 /;

Increasing the mass by a factor q , keeping the same radius

m(r) ——  m(r)=qm(r) h<1— P'(r) > Poid'(r)
p(r) — p'(r)=q p(r) The pressure increases more

, , than the weight — dilatation |
P(r) ——  P'(r) = K (p)¥/n = q=*¥/n P(r)

nh>1— P'(r) < Poid'(r)

Weight(r) =—— Weight'(r) = q> Weight(r)

[RGmp/r2dr The pressure increases less than
the weight ——— contraction



| Polytropes : gaz dégénére, naines blanches &

Relation Rayon - Masse

[l des polytropes (K fixé)

Quand la dégénérescence devient complete non-relativiste:

e consTanT Refr'mdlssemen’r a rayon constant des naines blanches

_47T[K]3/22dw 1.2435 x 101

- z3 d_(z3) T (cgs)

> 2
() 1.459 Mg
He

B  Masse limite e Chandrasekhar N




, Refroidissement a rayon constant des naines blanches |

2l
.
-
-

/

InosiTte

Lvum

luminossy (Solar units)

10°

60M,,
,30Mg,,

107 yrs

M

®  sContaurd
Spica
ll'ch'ne, .’10&.

J .
SUPERGIANTS
) Botelgouse

Anares

'

Lilebtme
10°yrs

Gliese 725 B s
Lifetime Barmard's SII‘:, L
‘ 10" yrs Ross 128 =
Wolt 359
Proxima Centaur *
DX Cancrl *

@)

30,000
«— INCraasing temperatura

3,000

6,000 i
Température “effectives e — =y

10,000



| Polytropes : gaz dégénéré relativiste
Bl Masse limite de Chandrasekhar

B\, — —) 1.459 Mg ¥l c
7

Je multiplie par un facteur x constant la distance au'centre de chaque couche :

S TP N s (m) = X r(m) s

Coplm) e M) p(m)/ |
) e ()= K ()Y = K g/ = Bm)/ X
~ Poids(m) . Poids'(m) = Poids(m)/x* By

. - .On garde une solution -

P(my Poids(m) -+ P(m)=Poid(m) | e soitle facteur

A\ 4




PolyTr'opes gaz degener'e r'elcmvusTe

Masse llml‘re de Chandmsekhar'

QU@ se passe T II Si M > Mch Mch — ()2 1.459 Mg
: ‘. : ; : ' He
» P(m) < Pmds(m) — ébnfrac’rion |
o ey > r(m)=xr(m) - il
Sop(m) s p(m) = p(m)/x3
P(m) . S AP'(m) =’P(m)/x4
" Poids(m) - . Poids/(m) = Poids(m)/x*
' 'P'(m)" < Poid'(m) -~ L'effondrement cbn’rihue : Ondg";gfuTgf\



. Critére de stabilité dynamique

Considérons un modele d'étoile tout a fait genéral a l'équilibre hydrostatique

Pas besoin d'étre un polytrope

A 'Ao débar’r: - P(m) # 'POi‘dS(m)

| ConTroctlon homologue adlabcmque du gaz ‘—*’——» P /P (p /p)r

RIS .—'> SE ><;r'(m) 3 - dln P
pm) -+ " p(m) = p(m)/x3 —
TRy e P(m) = P(m) (/) = P
"~ Poids(m) .. ¥ Poids(m) = Poids(m)/x* |
SiTy; > 4/3 (x<1), SiT; < 4/3 (x<1),
P'(m) > Poid'(m), P'(m) < Poid'(m),
I'étoile revient a I'équilibre : I'étoile s'effondre : E:
Dynamiquement STABLE Dynamiquement INSTABLE .




| Polytropes : gaz dégénéré relativiste
B Masse limite de Chandrsekhar

La loi

Masse - Rayon |

<—— collapse




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

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

le coeur de C-O croit en masse

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

L'étoile se contracte jusqu'a des densités extremes

Réactions nucléaires dans milieu dégénéré mmp emballement thermique
=) |'étoile entiere s'embrase en quelques secondes

. B

| L'étoile explose!  Supernova de type Ia L ~101L,




Le Phénoméne de Nova |8

fa

Thin hydr ogen surface

layer accumulated on e
white dwarf thy ough Companion

accretion ring

Igmtion of surface
layer under degenerate
conditions

E Ther monuclear

runawvay untl
degeneracy lifted

» Accretion rate < 6x10¢ solar * Runaway until degeneracyis lifted,
mMasses per year leading to explosive hydrogen burning

e 10-% - 109 solar mass layer * T=23x108K; p = 1P - 107 glcm?
ignites and burns d egenerately

* Time: 100 - 1000 seconds to eject layer




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

Etoiles tres massives Structure en pelure d'oignon

Scénario principal :

Fusion centrale du Si, contraction,

fusion du Si en couche, contraction, ...

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

Quand Mg, ~ masse de Chandrasekhar

= collapse jusqu'a ce que les noyaux

se touchent = rebond, onde de choc

= Explosion, Supernova de type IT

hydrogen fusion

helium fusion

carbon fusion
oxygen fusion

neon fusion

magnesium fusion

silicon fusion
inert iron core




Role

Les r'eac'nons nuclemr'es

/ \

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

|

| Calcul du taux de production |

d'énergie nucléaire €
/ u. de masse et de temps

| Nucleosyn’rhese stellaire

Création des différents
éléments chimiques
de l'univers :

l

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




Les reactions nucléaires

Lois de conservation
~ +Conservation du nombre de nucléons - ] A1 + A = Ap+ A4+ .
B : ':. ‘,” .

Za+ Za = Zg + Z, + ...

= Conservation des charges

Masse MEduite -

: ‘Quan’ri”ré de mouvement | . EEIGEAL —mo(vy — V)
: ; ‘ : mi1mo
= (v1 —v2) =

" (Probleme’da 2 corps, non-relativiste) | mq + mo
- Eq.de r'r.\ouv,eme_h’r. de - Classique (Newton): :
_la "particule relative” .

dans un p’oTenTigl fixe _: Qu'an"rique (Schrpgdinger) q 7




Les reactions nucléaires

T:TLAYSECat.

Moments ang. orb.__ - Spins -
A e

;Nom.t;r'e.lepT().hique |

g Qs ny A M .
i Energie - AZA + az* — BZB |
; 'Cﬁhal ur fournie "
.. “par la réaction :
Exces de "masse” (M, 931.478 (My/mqy — Aa) Mev
= - énergie de liaison .

-Energie de ligison par nucléon [EEESIRaPAZPRILYY

Q= AMs+AMs — AMp = Ap |fp — (




- .+ Energie

* Chaleur fournie
* par la réaction:

Energie de liaison
par nucléon

Q = (My+ Mo — Mp)c? | f=-AM/A

=

=}

>
(=]

«
L
b

L%
(=%
Lo
ab
[

L
[ =

L*]
o0
£
e
g
B

atomic weight

A Aa
Q = AMy+ AMa — AMp = Ap {fB - (—Af/—l + —fa)]
AR Ap



Les réac’rions nucléaires

_ ;-

& o “Nbre de couples

_Tc;ux-ccije réaction “Section |  Mitesse /de E)jar"rlciules2 :
, nbre er'eac‘ruons efficace relative u. de volume
./ ugde temps _ . M Y
- etde volume : 4N TN R e '

Disfribu’rion TAIITII R » — < o(v) v > Ny Ny B .

_Taux“de produc‘ri‘onvd'éne’rgie 2 O,
" &= énergie produite k= VM pXAXg <ov > 8
-/ u. de‘temps et'de masse

Sommer sur toutes les réactions



Les réactions nucléaires

r :<O'(’U)’U> N4 Ng

» ‘.
» ‘.

- EnergiBGinETque . Distribution statistique des .
To‘rq!e dans le AR © . énergies cinetiques E
: du SEl de ASSE (Boltzmann, Fermi-Dira® -..)

3

' 1 mm

1 2

—m‘u?)

2

. Toute la difficulté du =
| ‘probleme se ramene au calcut -
~dela section efficace * o(E)




Les r'eachons nuclecur'es

De’rermmcn‘non de Ia sec’non effucace G(E)

Dn‘feren’rs fac’reurs m’rervuennen‘r

,f-f-
1) Fac’reur geome‘rruque P |
» -~ Cest lasection efficace - .

‘P ’32/(470 (h/(m, V))Z/(47c)~1/E o quantique.

moment cin. orb. nul (1=0)

\ De Broglie

- 2) Fac’reur de Gamov P, @

FranchlssemenT de Ia barriere coulomblenne



Les reac’nons nuclemres

De‘rermma’non de la sechon efflcace G(E)
2) FacTeur de Gamov PG

La bar'rler'e coulomblenne

ZAZae

Ecp = “27%" ~ Z 4 Zy Mev

‘g + rayon nucléaire

- — Plus de .IOOO X Trop_befif ;

" pour T~ 107 K ——+ "Facteur e1000 dans de-Bolt’z-. .

—— Tout a fait impossible



Les r'éacﬁons nucléair'es

De’rermmcn‘non de la sechon efficace G(E
2) FacTeur de Gamov Pc BB e

"Lq barriére Eoulonbiering |

~“Heureusement ...

Des noyaux peuven’r franchm | |
“la. bar'r'lere de po’ren’rlel par| |'Effet tunnel




- DeTer'mma’non de la sechon efficace G(E)
2) FacTeur de Gamov Pc BE fe
Barriére carrée

Qw

2mud

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

B Fonction donde: (r) « exp(—kr) &k = (1/h)\/2mu(V — E)

Probabilité de
franchissement = exp(—2kAr)
de la barriéere :




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

Tmin
Po ~ exp(—2 / kdr)

exp(— (71-/7:’/) \/ 2my b Tmin) k() =

exp(— Dl Pesins] A)

A = h/(myuv)

(1/R)y/2myu(Ecp(ro/r) — E) R
E << Ecy

h2
_Qm,\Q




Probabnlu‘re de franchissement de la. -
barriére :

e

VP ~ exp(—27r2frmm/)\)

= h/(muv)

7 2 o

| Z A Zue _ lmMUQ oo = PYVAN:
2

Tmin 2 m'u’U

| P exp(—2nZ 4 Zae? /(hv)) N
— exp(—bE~1/2) b = 31.29 Z4Z.A,

2

(keV)1/2 §



Les reac’ruons nuclea:r'es

De‘rermma’rnon de Ia sec’non efflcace G(E)
3) FacTeur nuclealre S(E) a(E) (1/E) Pa(E) S(E)|

P
Pr'opr'le’res nuclealres du noyau A +,a
interaction forte 2

(e’r parfous faible) - Détermination
- | expérimentale de S(E)

S(E) SR X Cio +p — Niz + v

Range of stellar energies

Ien_’remen’r avec E

'

Sauf tout prés:
d une résohance




Les réactions nucléaires .
B Détermination de la section efficace o(E)

S (F) = (1/E)PgS(E) =

(o) = [ o(B)o(E)F(E) dE

® 2E 2 E E\ _dE
= [0 48 exp (—bE™Y) \/m 7——7‘1 ( ﬁ) kTE)?}

g By i
._:Q ) (kT)%f S exp(_'ﬁ i i)dE




Les réactions nucléaires

§ Determination de la section efficace o(E)

N4 |

AE




Les réactions nucléaires

| Détermination de la section efficace o(E)

E, = 37.9kev

A = 22.8kev

T'= 3010 K




b
VE

) - IO B ey = sm/r) TV

— & | ;
exp(—f(Ep)) exp (— (EAEZO) ) AE = \/8/f" = 4\/EgkT/3 x T°/¢]

Pic de Gamov




Les réactions nucléaires

e T T T, = T(K)/ 10
A A, 3

W =Z:Z;A= 277

Noyaux légers :
= 19721V AT V-0t 7
Eo=5.665keV - W1/3T2/

i Noyaux plus lourds :

Eo 7 1/3n—1/3
i S G ST , WU B30 HCc dys o Ty

AE = 4249 keV - WY/T/¢ | 1

alnT
~ 6.574W /3T /3

on<ov> _ 7 %2/ : Extrémement sensible
7

d la température Il




Les réactions nucléaires

d Réactions réesonantes

~ -Les noyaux ont des hiveaux
discrets d'énergie ~ atomes. | - — hy———— 2

(4)

(2)

L R :;{——52;
Approx. en couches (shell-model) : 5
Chaque nucléon est plongé dans le

: _ %o —— g ———— U0 [50]
potentiel fixe créé par les autres ——y———— @

(8) (28]

(4) [20]
(2) [16]
(6)

(2) (8]
(4)

(2) [2]




Les réactions nucléaires

d Réactions résonantes BB

| - Les‘noyaux ont des niveaux»di’scr"e‘rs-d'

énergie ~ atomes

- Niveaux quasi-
~_stationnaires

,'.- p .
~ Niveaux
- stationnaires

’ '$i-E proche de_En-

* “Réaction résonnante

o




Les reac’ruons nuclea:r'es |
F h/r

Au’rour' de la résonance -
RZGCTIOHS resonan‘res |

1
S(E) nonv- | Ne pas le SOI"TIF‘ o j o(F) (E — Eres)?2 + (IM/2)2
consTanT de | m’regr'ale | -
E&re plus sensible

~alatempérature:
ex-:.réaction 3o.: g~ T4 Il :

“ & trés grand pour les noyaux éntrant en collision avec-un
" moment ciné’rique et une énergie proches de la résonnance

'.Pour'E B, 0 e = (21+1) 32 /(4m) = @1+1) 7 (W, v))Z.



Combustion de I’'hydrogéne
R | Ch’n‘ne pr'o’ron-pr'o’rn (> 107 K) '
. e—— e

1 1 2 0
H+ H—> H+e+v -
e . e = 4AMpy — AMy . R

\H+:H> He+y | 26.73 Mev
}He+ He—!He+2H - |







IH+ IH S 2H+ et + v
H+ 'H — 3He ++

e i

°He + *He —*He +2'H °He + *He —» "Be + v

‘/\ (18.62) §

"Be+e — "Li+w "Be+ 'H — 8B + 4

Ty o AL & TR o 5 WERAI. - PUNTRT, 50




Combustion de I’'hydrogéne
i Ch’n‘ne pr'o’ron-pr'o’rn ( >107.K) '

PPI

L1 2. 0 = 4AMp — AMpya
1H+IH—)1H+1€+ Ve 26.73 Mev

1 2 3 ' . : '
Mais :
23He+23He—>;He +211H | - Pertes par les neutrinos |
|- Hors équilibre !

* Energie du neutrino

e <.k
. PX1g X2 <ov >
My . M3 g

)

Somme sur les r_éac’rions ;



Combustion de l'hydrogén

1. Chdine proton-proton (T > 107 K)

o
: .

 Réaction p-p |.

Fr'cmchlssemen‘r de la barriere coulomblenne smw lmmedla’remen’r de

P —— n+e+y (m‘rerac‘non faible)

- Changement o spin du'proton’ ., Transition faible de
- Gamow-Teller

~

transformé en neutron

Probabilité tres faible car.mauvais
‘recouvrement des fonctions donde —

. (fo*WidV\)-
D EAE A +te — 'y
EnewIno ~0.262 Mev perdue

Temps de réaction trés long -
x TH. ‘N‘ 109 ans ;

QAMH — AMD — Eneutrino

1.442 — 0.262 = 1.180 Mev




Combustion de l'hydrogén

1 Chaine pr'oTon pr‘oTon (T > 107 K) -

CombUsTuon du deu‘rer'lum

Temps de réaction . .

O R : ’rr'es court :
1H+1H—)2H€+7/ ‘ ~ 1 sec.
dD H?
Ozdt=<ov>pp2—<av>deD B Sur terre : .
< ov o I  0/H:15x 10 .
2< ov>py | 2 (spalla’rron)

Premler'e phase de combustion.du DeuTer'lum |
mu’nal puis équilibre. |



Combustion de |I'hydrogene

. ¥

1. Chdine proton-proton (T > 107 K) 3 .

. combustion Hes+ He; |

N Het He > He+2'H

Deuterium a l"équ_ilibr'e'

de =< ov >pp CEE < ov >33 © .| Audébut, réaction
¢ _ _ ' tres lente Il -

\ |_<9v > § Pour T trop peftit, He3 n'a jamais le femps
2 <ov >33 : -d'atteindre sa valeur d'équilibre, =

A Déc'rpi’rvquaﬁd T s ‘ -+ "done bosfs_e 3




B Evolution de la composition chimique

|- Combustion He;+ He; |

W Het He > He+2' H

Hes) < ov >pp
eq

H < ov >33

Décroit quand T/




S Combustion de I'hydrogéne
. Chaine pr'Ton-pTon (T>107 K) &

'Cha?hés PPII et PPIII

2He+2He4Be+}/ _

PP
7 0 TRl
Dpe+ e Lty

SzLi-J-llfI—)ZBe AT

JBe— He+ He
PPIII

‘Be+\H—>.B+y

8 8 0
;B—,Bet e+v,
s Be >2 He




B Evolution de la composition chimigue

1. Chdine pr'oTon-pr‘oTon St

[ Probléme du Lithium | [ L'abondance de Lithium & la

pe’rl’re gﬂe sa valeur initiale

; e, | .f, surface du Soleil est 140 * plus |
PPII [Li+H— Be+y |-

i ~2106K = L'étude’ d amas jeunes (Hyades, ...)
_' - - montre'que I'abondance en surface:
- -_.:. _-. £ | diminue;_’xg cour_s_du temps ™

: Mécqnismés_ hydrodynamiques non-standards de
transport-des régions profondes "vers la surface :
" - diffusion, circulation méridienne, ondes internes, ...



Combustion de I'hydrogene
1. Chdine proton- pr'oTon (T > 107 K)

lefer'en‘res énergies perdues
par les neu’rrmos

E: = 0263Mev Per“re 2><0263 2%
. 26.73

Be+ e—) Lz—l— V

E, = O..8_Mev Perte : 0.263 + 0.8 = 4 %o
26.73

| °B—>,Betle+v,

Energy in MeV

E,= 7.2 Mev PerTeéO._263+'7.2:27.9%.. A _. '
a 26.73 o e N



ll Combustion de |'hydrogéne
2. Cycle CNO T>17 x 106K [N




e ycl cNO |

-




ll Combustion de I'hydrogéne
2. Cycle CNO T > 17 x 10° K

| Bouclé principale :- |

plus lente " 7N+1—> OtV
A I'équilibre, il ne reste - |
: pre_’s;’;uique N4 (goulot)

(2 0.0122
C13 | = N |0.00305
IN 14 0.985

Boucle-secondaire:

Rappor"rde branchement Role princip.ah :
Tr‘éS baS v~ 4% 10_4 £, conversion 016 §— N14.



ll Evolution de la composition chimique

2. Cycle CNO T>1510°K |

A 1 612. R N14 .
. 0:164 ——> ‘N4 (beaucoup plus len’r) :
| AU depar"r " L
N14 016 = 5. 5:1:95

A quumbr'e (typiquement) :
: 612 Nz 0 =0.15:15:0.3

TR, EVO'lution-complexe car :

- 'Présence d'un coeur convectif quu
homogénise et dont la taille change
. - Certains constituants n'atteignent
..+ jamais:la valeur d'équilibre .



Combustion de lhydr'ogén

Cycle CNO versus chaine P-P R _ 2,2 AjAr
. G- B
s ' : : oln < ocv >
O( T5 EeNo X T15 5 W
' i 6.57aW1/3 7 1/3

g Le cycle CNO domine - |
" pour T>17 x 106K
— Etoiles massives . | - £,

Taux du
praduction
d'énergle

Tempéralure
fen milliuns de )y




Helium burning:

3a reaction (T ~ 108 K)
o T, '..' Sty <
' Llfe ’rlme ~1® 165 (Begfle4)~109
ONeaiabe

Reson.an’r r&c’rlon uEY Ver‘y sensitive to T SRSl P TB x p2T40 (T = 108K)

E3OL = 3A MH64 A MC]Z ‘ 1) He4 + Bes - CIZ / 612 + He4 R 016 .
i 7.37‘5 fhoy. : : ' negllguble
 << 267 Mev' (bp)- 2) Cip ¢ H,e4__> 016 / _’ Clz\

| Fin'ally: Crnms Qe




a Captures

Helium-capture reactions

(8p, 8n) 110p 10n (1?p 12n)

*@@ @@ 9

& > &

‘He ‘He ‘He




Helium burning

3 o process and a captures (T > 100 10° K)

4 4 8
et He<> Be

8 4 12
Jpe+ He—o C +y
12 4 16

L e Uy

16 4 20
OF He 5 Neity

20 4 24
10Ne + 2He’ —> 12Mg +

14 4 18 0 0
7N+2He—> 8O+ c

18 4 22
Qe ey




Advanced phases of nuclear reactions

Q (Mev)
2c4 2C 5 Mg+~ , 13.931
— BMg+n , -2.605

— 2Na +p)|, 2.238
— Ne £a |, 4.616
i 16(y+2a sereDl14

IZC+_)13N+Y
BN > BC+et+v

BC +*He — 1°0

Source of neutrons

Proton Number, Z

. in high mass stars
Carbon buring ( ~ (.5-1) x 107 )

12

10

28
Reaction Network Si

for Carbon Burning

27

/AI

25 26
Mg || Mg ["|Mg

71
23
. /
!/
21 22
=1 Ne ["] Ne

<«Q> ~ 13 Mev

c g < exp(-84/Ty/3)

|
6 8 10 12 14

Neutron Number,N




Advanced phases of nuclear reactions

in high mass stars

Photo-disintegration of neon (T ~ 1.5 x 10° K)
PNe+y—>Ne — PO+ JHe kT~012MeV Q=473 Mev

P
6.72210.00?1‘
: G 16 4 _, 10 ’
« Thermodynamic » equilibrium 3°O + 5He = 5aNe
NniNne . (ZWﬂkT)% G1G2 . Q
(n12 )e - hs G12 €xp ﬁ SC(hCl
5.80 _
T = equilibrium towards more de photo-disintegration A Fﬁ%
As much reactions in each sense — reaction rate :
B (QTT‘UJCT)% GIG2 Q _1 . 28.4 4.969i0.020_6
)\1 = = hs G12 exp | — k_T A2 |Og AW(S ) == 127 — Tg L4.730% 001
| The liberated a nuclei are immediately captured: 4.24810.006
20
2 L

2Ne+ :He — Mg = 2 2Ne — 20+ Mg + 4.58 Mev e




Advanced phases of nuclear reactions

in high mass stars
Oxygen burning (T ~ 2 x 107 K)
10)0
Q (Mev) i
160 4+ 160 —» 32§ ++ |, 16.541 (16p, 15n)
[-—a» 3lp +pJ, 7.677
318 +n , 1453 . W

- BSi +al, 9593 ’
— #Mg+2a, -0.393

-
<«@Q> ~ 16 Mev
Vv
Final product: ‘
2/3 of 28Si for 1/3 of 325 60
For example ...




Advanced phases of nuclear reactions

in high mass stars

Oxygen brning (T ~ 2 x 109 K)

Reaction Network
for O-Burni.ng

Q (Mev) #
160+ 160 — 32§ +~ , 16541
(%P +p ), 7677 N“’
31 +n 1.453 &
(- 2§ +a], 9593 ;E“
— #Mg+2a, -0.393

<«@Q> ~ 16 Mev

Reaction Net work
for C-Burnin
and Ne—Phoboges.

LI I LI | I I I LI | I L B L 1

Final product:
2/3 of 28Si for 1/3 of 325 T W% 6 1820

Neutron Number, N




. Advanced phases of nuclear reactions
in high mass stars |

Silicon « urning » ( ~ 3 x 10° K

Global result ...




Advanced phases of nuclear reactions

in high mass stars

Silicon « urnin » ( ~ 3.3 x 10° K)

30

28—

kT <~ Q for the weakly linked nuclei
o e . — >10%3sec™!
= photodisintegrations and a captures = 10%— 107"
===----10%-10%sec™!
towards more stable nuclei Z
= rearrangement: Fe, Ni 7, ... N

n
o

[
-]

a captures:

Proton number
>

28 . 4 32
Wi+ He & S+y

—-
rS

—
n

—
(=]

32 4 36
S+ He< Ar+y network |

[e]

36 4 40
Ar + He &  Ca +y

L)

| 1 | | 1 | | | 1 =l
12 14 16 18 20 22 24 26 28 30 32

Neutron number




Advanced phases of nuclear reactions

in high mass stars

Nuclear' Thermodynamlc equnllbmum (T~ 7 x 10° K)

kT <~ Q for most reactions = nuclear thermodynamic equilibrium
= Equal rates of direct and inverse reactions
= Abundance ratios given by « Saha-like » equations:

nn No_1.z x T3/2 exp (_ g;)

3/2\ 1-4
((27TMA’ZkT) ) exp(

h3
Qayz = lZMy + (A—Z) M, — M(A,2)]

All abundances are obtained if n, and n, are given = 2 additional constraints are required :

& SSZNpz + np Fixed because equilibrium well |
p = mu 3 pil; = = - .
: >(A—Z)Nyz + nn  before the B disintegrations




Advanced phases of nuclear reactions

in high mass stars

Nuclear' Thermodynamlc equnllbmum (T~ 7 x 10° K)

1-A
Z pA=2 ((QWMA ZkT)3/2) (
exp

, T
Naz = GazA3? p2A 13

1) kT « not too large » = most abundant elements :
maximum of f,- = Q.- / A = mainly Ni, next Fe

2) If enough time, p disintegrations
= Z/N \‘ (dNI = - Ni dT/T')
= mainly ¢Fe

3) kT >Q = photodisintegrations
= 4He, ..




Core of a pre-supernova

Duration of ultimate phase (15 M) :

Burning of
Carbon : ~ 6000 ans
Neon : ~ 7 ans
Oxygen : ~ 2 ans
Silicon : ~ 6 jours

Onion-like structure

Iron
Silicon
Oxygen
Carbon
Helium
Hydrogen



Advanced phases of nuclear reactions

in high mass stars

Nuclear Thermodynamlc equullbmum (T~ 7 x 10° K)

&

/"‘"“'--.

binding energy per baryon

atomic weight




EquaTions de s’rr'uc’rur'e

8r
d om 47zpr

'p°( P, T. %)
K( P, T, X,)

Conserva’rlon
: de Ia masse

Equﬂlbr'e _ g = 8('p"-|.-' X,)
hydrqstaﬂque | e R
-' ‘ - Radiation - %z_% i -
: Thdnéfert - 8m 04z acr T -

: denergle | GT L -

47zr P

Conser'va‘rlon o+ 4_ cOn’diTioﬁS |
. delener'gle a ‘ qux'limi’res-"

' Convec‘hon



Calcul d'un modele statique: composition chimique fixée en chaque couche
Posons: ¥ = (r, P, T, L) Non-linéaire |
Systéme a résoudre: dY /dm = @({7) (+ 4 conditions aux limites)

Méthode des différences finies = N couches: i=1, ... N

2

Yig1 - Y f(?fiﬂ-l-?z)

Mi41 = My
Algorithme de Newton-Raphson

= Linéarisation du systéme autour de |'estimation a I'étape k:
Jacobienne

8V — oY _ _ (Y \Z Vi:ii1-Y0.
=l : —@9/('5124-1-!-55/%)/2 = f( kit ¥ k’z) _ kil T ke

Mi41 — My 2 mi4+1 — My

Yk-l—l i Yk ;i + 5}7,[; Systeme de 4N-2 équations linéaires




Systéeme de 4N-2 équations linéaires
(fitmass) VARIABLES (center)

j=1 j=2 j=3 j=b

POSO”S: }_/ — (T‘,P,T,L) I ~\ S Y e
Systéme a résoudre: dY /dm = @f)lf

Calcul d'un modele statique: composition

oyt ol ) 02 2 02 2 o3 o3 3 3 yh
Y, Y2 Y3 Y‘,. YI Y2 Y3 Y‘,. Y‘ Y2 Y3 Y‘. Y2 Y3

/-

Méthode des différences finies = N

2

Yig1 - Y f(?fiﬂ-l-?z)

Mi41 = My

nwWZo——d>CcoOom
(9
wwwwNNNII\).I_\.I_x.I_\.I_\r-p_

ARRROOLORRRRN

Algorithme de Newton-Raphson

= Linéarisation du systéme autour de |'e
Jacobienne

5141 — OF, ceolemme Voir1 + Vi
LN (V41407 /2 = f( bt Tk

my41 — My 2

Yit1s «— Yii+9Y;




Calcul de I'évolution temporelle d'un modele

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

= u change = équation d'état change = structure change

Modéle au temps t, — Modele au temps t,; = 1, + &t

1) Calcul de la nouvelle composition: X. (m, t,) — X (m, t..;) = X:(m, t,) + X
p [ k [ k+1 [ k [

Cinétique des réactions nucléaires:  gx;,  m, 5X;
ot  p ;Tﬁ —%m; ~ st
Certaines réactions sont tres rapides

(combustion du deuterium, ...) A+B — C
= for.'c.er' la mise a quuul.lbr'e., | Fae = < 00 >gpe XA Xp
ou utiliser une méthode implicite

Attention aux échelles de temps !

2) Avec la nouvelle composition chimique, le modele en t, n'est plus solution des équations
= onitere (méthode de Newton-Raphson) jusqu'a la convergence
On obtient ainsi le modele en 1,4




Calcul de I'évolution temporelle d'un modele

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

= u change = équation d'état change = structure change

Modéle au temps t, — Modele au temps t,; = 1, + &t

1) Calcul de la nouvelle composition: X; (m, t,) — X, (m, ,,1) = Xi(m, 1) + 8X;
Cinétique des réactions nucléaires: Exemple du deuterium

Attention aux échelles de temps ! pp: H+H—>H+e+v, pd: H+H—>He+y
Certaines réactions sont tres rapides dD H?
(combustion du deuterium, ...) o =< ovZpp = <ov>pg HD

= forcer la mise a I'équilibre, 5
ou utiliser une méthode implicite N (_) _ S 9Y>pp %
H eq 2 < OV >pd

2) Avec la nouvelle composition chimique, le modele en t, n'est plus solution des équations
= onitere (méthode de Newton-Raphson) jusqu'a la convergence
On obtient ainsi le modele en 1,4







Formation

.“.‘\,

des étoiles

53 Gaseoué Pillérs - M16

X,

HST - WFPC2

PRC95-44a - ST Scl OPO - November 2, 1995

J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA



Con‘rmc‘rlon gr'avn‘lque

| Ins’rablh’re du nuage pro’ro sTellame (H,)

: Cr‘iTer'e de JQGHS + le nuage est instable si

. . = Vitesse du son.
Longu_eun.d'on‘dé de’ - 1/2 N | isatherme
la pe'r"rur'ba’rion _- > Ay = G_p Us ~ Tff v2=P/p=R T/

" SiTee Vo <A, e mllleu n'a pas Ie temps:de contrebalancer -
la per’rur'ba on-sur l'échelle de temps de chu’re Ilbre T — effon&r’emen’r

o~ 1024 g/cm3, T~10 K, =2 — M ~1000 M,



| CoTr‘acTion gmvifque

E’rape 1 Effondremen’r gmvnflque ~ isotherme B

Temps de chu‘re hbr'e (Gp) 12y 108 ans >> temps d'ajustement ’rher'mlque
| o~ k/c (mllleu optiquement mince)

[ B Contraction isotherme i
1 ’ .

v : Fmgmn‘raﬁons



Con’rr'ac’rnon gravufaque

ETape 1. EffondremenT gravuflque ~ isotherme |

Fragmen‘ra’rlons car: MJ\ .

| E’rape 2 EffondremenT gmwflque ~ adlabahque |

Quand M ~ 1 M., temps de chute libre ~ ‘rémps d'a Jus’remen‘r ‘rhermlque %

Con’rmc’r‘n adlaba’rlque e P A Apparition d'un ler frok -
% : . ‘d'onde de choc

"H,— H+H (_TC ~2000.K)

- Apparltion d'un 2¢r front -
~ d'ondede choc |

+ Equilibre Hy'dr'os’rq‘ri.que Tho




1 Etape 3: Contraction gravifique tout en
mamTenanT quumbre hydros’ra‘rlque

Theoreme du Vlmel

'V'Equnlubre 8_P Gm
'hydr'os’ra’rlque 6 41 7

Iri’r.ég‘r'a’rion .
par partie

. .
; ‘
. > .
. '

M M P
ik dm =3 /
0

r

Gaz parfait ionisé
dégénéré ou non,
non-relativiste

Miin 2
e

M
Eg :=—R/ @dm
o T SIS

3

. Ener'gue po‘ren’nelle
- “gravifique totale




1 Etape 3: Contraction gravifique tout en
maintenant |'équilibre hydrostatique

ll Théeoreme du Virie| S _
f(%z parfait)
Ener'gie totale : A o VR "-f' ;

Consen’a‘rlon de: Iener'gle globale
~.* sans production interne

..
Si r'eac’rrons nuclealres Pemplacer‘

. L par L- fs dm
Pas de réactions nucléaires !

o _ La moitié de I'éner'gle potentielle gravifique
. L= -dE,/dt = —dE;/dt- dEg/dt libérée lors de la contraction de I'étoile
= dE;/dt = -(1/2) dE, / dt conduit & une augmentation de son énergie

interne, I'autre moitié est rayonnée.

_Temps d'Helmoltz - Kelvin : it GM2/ (2R L)




Naissance ou honh des
r'eac’rlons nucleatr‘es ?

Role de la degenerescence

Question : lors de la contraction gravifique, T, augmente-t-elle toujours ?

Theoréme du Viriel = P/p augmente
Pour un gaz parfait : P/p oc 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=_1+dr/r)r dr/r = x-1 = cst

P > p =p/x3 — dp/p=p(m)/p(m)-1
=1/(1+dr/r)3-1=-3 dr/r

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



Naissance ou non des
r'eac’nons nuclealr'es ?

Role de la degenerescence

Contraction homologue

r > r'=xr=r+dr=_1+dr/r)r dr/r = x-1 = cst

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

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

—> dP/P=(4/3) dp/p

Equation d'état générale : dp/p = o dP/P - 6 dT/T
| —> dT/T = (a/8) dP/P - (1/5) dp/p
= (40-3)/(35) dp/p



Naissance ou non des

ll réactions nucléaires ? :
j Role de la dégénéescence S delpzadp/p -5 dT/T.

dT/T (4(1-3)/(38) dp/p)

Pour un gaz PGf‘fCllT 0 oo Rl o L £ dT/T (1/3) dp/p

non- -dégénéré . . ‘ .
i ,9 . | , T/ .
- ..Pour-un gaz degener'e o= 3/5", 8 0 - dT/T = - 00 dp/p s
hon- rela’rlws’re ; i TN . ‘

L'énergie gravifique libérée lors de la contraction n'es’r pas suffisante
W pour accélérer les électrons dégénérés (énergie de Fermi// ).
4 L'énergie manquante est puisée dans I'énergie cinétique des ions non-
ll dégénérés de sorte que la température diminue.
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Pour un gaz parfai

dT/T




Naissance ou non des réactions nucléaires ? |

Dilatation homologue avec changement de masse
r— r=xr=r+dr=(1+dr/r)r
m(r) — m'(r') = g m(r) = (1+dm/m) m(r)
p=dm/(4n rédr) — p'=dm'/dr'/(4nr'2) = (q/x)dm/dr /(4nx2r2) = (q/x3) p
=) dp/p = (1+dm/m)/(1+dr/r)3-1=dm/m - 3 dr/r

P=/M6m/(4n rYdm —> P' = [ M6m'/(4rn r)dm = (q2/x*) P

=) dP/P = (1+dm/m)?/(1+dr/r)* -1= 2 dm/m - 4 dr/r
A densité fixée : dp/p=0 w dr/r=1/3dm/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
(a densité fixée)
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Pour un gaz. parfai
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BN Naissance ou hon des
ll réactions nucléaires ?

=

ffet de la masse sur la trajectoire (p., T.)
'Te'r‘hpér'afrh're requise ‘pouﬁ_lq'combus-’r"ihgrrde 'hydrogéne : - -

1ok fe

.

' Masse &itique: [M=008M, |

-Si M<0.08 M,, I'étoile n'atteint jamais
~la’température requise.pour initier la combustion
. - del'hydrogene (a cause de la dégénérescence) .

.. —|Naine brune




Refroidissement des naines brunes et blanches

PF 87rp

RN B €. . = /0" dm =312 [;¥ (P/p) dm

 .-:  j. -5 E.néf_‘.gie fnTerné .’ro’rale. .- -
B -1/2dE ot = L = dE /dt R

L'énergie interne totale augmente lors de la contraction
d'un gaz dégénéré (naine blanche) aussi !l

1Oh3me -




Les naines blanche : refroidissement

T.hé.oréme.du AVir'ieI R = Ener'gle m’rerne totale (ions + elec’rr'ons)

E,: Ener'gre potentielle.gravifique

L Energle m‘rerne 88 électrons

Tbu'fe 'énergie gravifique libérée augmente |
- |'énergie cinétique des électrons




' Les names blanches r'efrmdnssemen’r

dEe/dt —dEg/dt "

Tou‘re I'ener'gie gr'avn‘lque Ilber'ée augmente
I'énergie ciné’rique des électrons

-dE, /dt=-dE, /di—dE, /di—d E, /dt

nons

-d E,, /dt

nons

La ‘remper&rur‘e |
dlmmue :

.| Toute l'énergie rayonnée est puisée dans

I'énergie cinétique des ions )

Découplage |

/\

Hydros’ra’rlque gr'aw’re Thermique :
_Gaz délectrons . Gaz d'ions




Les naines blanches : refroidissement

. .
.
- .
Vo
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s @
-
- " .
e 0 .
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| Toute Iener'gle r'ayonnee est puisée dans
I'énergie cme.ﬂque des ions -

e

_ Coeur quasi iso‘rHer:»Zé B
(conduction électronique tres efficace)

/ons

fO'V' Ug,,s dm=c, T M

ons

8. =-dE, /dt=-c,MdT,/dt |

La température
diminue Ien‘remen’r




Tempeérature centrale

Panorama des scénarios
possibles d'évolution des étoiles

Combustion T ~ 107 K

de I'Hydrogéne
M<0.08M,
Naine brune temps




Panorama des scénarios
possibles d'évolution des étoiles

Combustion T ~ 108 K
de I'Helium

Combustion T ~ 107 K | 0.08 M, <M<0.8M,
de 'Hydrogéne Naine blanche

M<0.08 M,
Naine brune temps

Tempeérature centrale




Panorama des scénarios
possibles d'évolution des étoiles

0.08M,<M<0.8M,
Naine blanche

Combustion T ~ 107 K

<@

®

e

cC Combustion T~ 6 x 108 K

8 du Carbone

O 1| Combustion T~ 108K 0.8 M, <M<9 M,
S — .

= de I'Helium Naine blanche
@

o

5

|_

de I'Hydrogéne
M<0.08M,
Naine brune temps




Tempeérature centrale

Panorama des scénarios
possibles d'évolution des étoiles

Explosion
en Supernova

M>9 M,

Combustion T~ 3 x 100K

du Silicium

Combustion T~ 6 x 108 K

du Carbone

Combustion T ~ 108 K 0.5M, <M<9 M,

de I'Helium Naine blanche

Combustion T ~ 107 K 0.08 M, <M<0.5M,

Naine blanche

de I'Hydrogéne
M<0.08M,
Naine brune temps




Protostars

Blue Main Sequence Star 4
(Lifetime: 8 million years) s );' ¢

Red Supergiant—"

Life of a High-Mass Star (20 Mg,p,)

Helium Core Burning—
Supergiant

Multiple Shell Burning
Supergiant

Supernova

Neutron
Star

2 Addson-Wesley Longman

Yellow Main Sequence Star
(Lifetime: 10 billion years) “‘;

Red Giant Star—"

Helium Core
Burning Star

Double Shell
Burning Red Giant-

Life of a Low-Mass Star (1 Mgp)

Planetary
Nebula

White Dwarf

.




