Astrofizyka IV

Whnetrza, ewolucja i pulsacje gwiazd.

Krzysztof Kaminski



Temat wyktadu

Rownania stanu c.d.



W poprzednim odcinku

Srednia droga swobodna fotonu: L, K—lp ~0.25¢cm

Caltki gazowe: n= fo n(p)dp

U=["c,n(p)dp=nic,)

o0

1 1
P:§f0 PVPH(P)dP:§n<PVp>

Energia wewnetrzna gazu: P =2/3U (nierel .) P=1/3U (ext.rel.)

R
U

Gaz doskonaly: P =nkT P=+wpT



Co dalej po gazie doskonatym

Czy uzasadnione jest stosowanie przyblizenia gazu doskonatego dla gwiazd?

Czy materia gwiazdowa nie powinna byC opisywana innymi rownaniami stanu?

Kiedy i jakie inne réwnania stanu nalezy uzywac?



Gaz zdegenerowany

Z zasady nieoznaczonosci: AxAp=h
h® definiuje objetosé
AVA p>hHE — ™ szesciowymiarowego
p= elementu przestrzeni
objetosci Vi pedu p

Z zasady nieoznaczonosci w 3D:

Liczba dopuszczalnych stanow kwantowych w objetosci V
dla czgstek o pedach pomiedzy p oraz p+dp:

(V)(4m p*dp)
h3

lloS¢ dopuszczalnych standéw kwantowych danej czgstki

g(p)dp=g,

Fermiony Bozony
elektrony, nukleony fotony
spin potowkowy spin catkowity

zakaz Pauliego!



Degeneracja elektronowa
Elektron to fermion z dwoma stanami spinu: g.=2

Maksymalna dopuszczalna ilosC elektrondéw na jednostke objetosci:

g(p)dp 8mp’
dp = — d
nmax(p) p V h3 p

Utamek standw kwantowych zajetych przez fermiony o energii €p,
w temperaturze T mozna opisac réwnaniem:

1 : :
fFD(ep): =1 W - potencjat chemiczny
e’ +1 (stata normalizujgca
IloS¢ czastek opisanych
rownaniem do n)*

W nierelatywistycznym przypadku: €,= p2/2 m,

_ _ 2 1 )
n,(p)dp=n,,(p)f(e,)dp= 3 g 4P dp

Y=w/kT - parametr degeneracji*

* - wynika z koniecznosci normalizaciji: nzfo n(p)dp



Degeneracja elektronowa

Rozkiad pedow dla nierelatywistycznych elektronow Fermiego-Diracka
(loczynn__(p) I f(ep)):

— 2
n(p)dp= 7 orm g 4P dp

Dla poréwnania, rozktad pedu w klasycznym ujeciu: Maxwella-Boltzmanna

n(p)dp= . 1 4np°d
e\ P p_2nmekT3/2 o P12m KT pdp

Co sie dzieje gdy parametr degeneracji y<<0 ?
1 1

*/2m kT —  p2m KT+
ep 1P+ 1 eP P

A wiec rozktad F-D redukuje sie ro rozktadu M-B!



Degeneracja elektronowa
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Rozktad bez zakazu Pauliego (linie przerywane), rozkiad z zakazem Pauliego (linie ciggte).

Zakaz Pauliego zmusza elektrony do zajecia standw o wiekszym pedzie — ciSnienie degeneracji.

Dla niskich temperatur prawie nie ma elektronéow powyzej pewnej wartosci p.



Catkowita degeneracja elektronowa

Gdy T dazy do 0, degeneracja dazy do nastepujacego rozktadu:
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Sytuacja ta jest dobrym przyblizeniem rozktadu dla niskich temperatur,

dla ktorych zmiana temperatury praktycznie nie zmienia rozktadu pedow,
a wiec nie zmienia cisnienia gazul!



Catkowita degeneracja elektronowa

Gdy T dazy do 0, degeneracja dazy do stanu:

n(p)= P<p;

n,(p)=0 P> Dy
Gdzie ped Fermiego (graniczny) p,_ spetnia warunek:

Pr
|, n.(p)dp=n,

Co pozwala obliczy¢ ped Fermiego (graniczny):

1/3




Catkowita degeneracja elektronowa

Jakie cisnienie wywiera gaz zdegenerowany?

Catka cisSnienia:

1 o0
==J, pv,n(p)dp
W przypadku nierelatywistycznym: v=p/m

A wiec cisnienie catkowicie zdegenerowanego gazu elektronowego wynosi:

1 ppr 875p h2 3)2/3 5/3
P = d =
; 3f0 Rm, © 20m, e
_1p
M=t m

u

w,— Srednia masa czqsteczkowana 1 wolny e

P
U,

5/3

P,=K




Catkowita degeneracja elektronowa

Gdy gestosc¢ materii dalej rosnie czesc e osigga predkosci bliskie c.

1
o

W przypadku ekstremalnie relatywistycznym: V= pC2/ € 1%

1 ¢r-8mcp’ _hc(S)m’ 473
Pe_§f0 h3 dp_ 8 ne

P

P,=K ., L

e

P_nie zalezy od T !!!

Dla porownania dla gazu doskonatego:
P= Rspeciﬁc P I

5/3
P oc p( ) ~ dla przemiany adiabatycznej



Catkowita degeneracja elektronowa
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Degeneracja czesciowa

PrzejScie pomiedzy gazem doskonatym a zdegenerowanym jest ptynne.

2(2m, kT )*"* _
n, .~ | : ) =4.8-10°T**[em™]
h
Catkowita degeneracja: Y=u/kT >0 n,=10n,,.,
Czesciowa degeneracja: Yy=uw/kT ~0 Ny Z Ny
Gaz doskonaly: Y=u/kT <0 N, <Njjpjg

Obliczenie calki cisnienia dla petnego rozktadu F-D jest dos¢ skomplikowane.
Rozwigzanie wymaga zastosowania tzw. catek Fermiego-Diraka:

. 1 S .
Fj{I}_F{j+1}[} mdt' 1 }D}




Znaczenie degeneracji gazu elektronowego

5/3

P,=K,;

e

3

5/3
- :1.0.1013(%) [1b=1baria=1dyn/cm°=0.1 Pq]

P,.=RpT=8.3-10"pT[1b]

Kiedy dominuje cisnienie degeneracji, a kiedy gazu doskonatego?

Do utrzymania rownowagi hydrostatycznej nie potrzeba wysokiej temperatury wnetrzal!

Przypadek relatywistyczny obowigzuje dla masywnych biatych kartow i sprawia,
ze (jak zobaczymy) maja one limit masy catkowitej.



Znaczenie degeneracji gazu elektronowego

Degeneracja jonow jest nieistotna:

po pierwsze jony majg wieksze pedy, wiec degeneracja wystepuje
dla znacznie wiekszych gestosci:

2 2
M jon{V jon)” _ Me{Ve) m,,>2000 m, V 0n<v2000v,
2 2
m ., Vi,,>V2000m, v,

po drugie, zanim ona nastgpi wiekszos¢ protondw zmienia sie w neutrony
| materia staje sie neutralna, wiec przestaje by¢ zjonizowana.

Degeneracja neutralnego gazu neutronowego jest istotna dla gwiazd neutronowych!



1990 B 1980
(B)

(A) the apparent motions
relative to background stars
of Sirius (A), its companion (B)
and the center of mass of the

system (C)

(B) Orbital motions of Sirius A and \’ B
B relative to center of mass C

Motions of Sirius A and B
(binary star system)

Syriusz B

Fryderyk Bessel zauwazyt w 1844
niewielkie nieregularnosci w ruchu wkasnym Syriusza
powtarzajgce sie co ok. 50 lat.

Bessel zasugerowat istnienie niewidocznego
sktadnika — pierwszy raz w historii obserwacji gwiazd!

Alvan i Alvan (ojciec i syn) Clark (Clark & Sons)
testowali w 1862r najwiekszy na Swiecie refraktor
o Srednicy 18.5" i jako pierwsi dostrzegli Syriusza B.

Grzegorz Bond — dyrektor Obserwatorium
w Harvardzie — natychmiast potwierdzit odkrycie
Clarkow za pomoca 15" refraktora i opublikowat je.

Le Verrier rowniez probowat zaobserwowac
,clemnego towarzysza” Syriusza za pomocg
pierwszego na swiecie reflektora z metalizowanym
lustrem w Obserwatorium w Paryzu.



HST

Syriusz B

Walter Adams w 1915 roku otrzymat pierwsze widmo
Syriusza B i wyznaczyt temperature — 3x wieksza
niz Syriusza A.

To pozwolito oszacowac rozmiar gwiazdy,

w przyblizeniu odpowiadajgcy rozmiarowi Ziemi,
przy masie zblizonej do masy Stonca.

Z tego wynika olbrzymia gestos¢ obiektu!

Subrahmanyan Chandrasekhar w 1930 roku
zastosowat zakaz Pauliego do rownan budowy
gwiazdy i opracowat pierwsza teorie budowy
biatych kartéw.



Syriusz B

Teleskop Chandra.
W zakresie miekkiego promieniowania X Syriusz B jest znacznie jasniejszy niz Syriusz A.
Syriusz A jest tu w ogole widoczny tylko ze wzgledu na niedoskonalty filtr odcinajgcy FUV.



Cisnienie promieniowania
Fotony to bozony z dwoma stanami polaryzacji: g.,=—

Rozktad energii Bosego-Einsteina:

1
f sE (Ep) — o€ WIKT

—1

Rozktad pedow:

2 1
PE eep/kT_14ﬂp2dp (MZO)

n(p)dp=

Poniewaz jak wiemy: € = pc=hv

8t vdv
n(V>dV: 3 hv/kT
c e —1

Rozktad Planckal!



Cisnienie promieniowania

llos¢ fotonow na jednostke objetosci:
* 3
nph:fo n(p)dp=bT

gdzie:
b=203cm °K°

Energia wewnetrzna na jednostke objetosci (gestosc energii wewnetrznej):

Urad:fo Epn(p)dp:aT4

gdzie:

_ 8wk’
a=

/4 15h°¢’

_radiation constant”

=7.56-10 Pergcm *K*



Cisnienie promieniowania

GestosSc¢ energii wewnetrznej: U, ,=a T*

Cisnienie ekstremalnie relatywistyczne; P= l U

rad



Cisnienie mieszaniny gazu i promieniowania

P:Prad+Pgaz:Prad+Pjony+Pe
1 4
P .=—aTl
rad 3
R
Pion =1 PT
R
=P T
/ 0 5/3
Pe > Pe:KNR M_e)
\ 4/3
_ P
Pe_KER m)




Gaz doskonaty kontra gaz rzeczywisty

Gaz rzeczywisty (np. gaz van den Waalsa) — gaz w ktérym uwzgledniamy
m.in. oddziatywania miedzyczasteczkowe.

Cisnienie Coulomba — cisnienie wynikajace z oddziatywania elektrostatycznego

pomiedzy jonami w plazmie.
1/2

PCOC(%) (pn)*

W warunkach panujacych w gwiazdach ciSnienie Coulomba oraz wiele innych
odstepstw od gazu doskonatego mozemy na szczescie pominac.

Cisnienie Coulomba staje sie dominujgce w mato-masywnych brgzowych kartach!



Cisnienie mieszaniny gazu i promieniowania

Gdy elektrony nie sg zdegenerowane:

1 .4 R
P=2aT*+gpT

Gdy elektrony sa silnie zdegenerowane:
P. <P

jony e

Zwyczajowo [3 oznacza utamek wkiadu cisnienia gazu w cisnienie catkowite:

PgaZ:ﬁP Prad:(l_ﬁ)P

=0  dominacja ci$nienia promieniowania

f=1 dominacja cisSnienia gazu



Cisnienie mieszaniny gazu i promieniowania

_1 4 R R p 5/3 p 4/3
rad—gCIT Pjony:MjonypT Pez!.k_epT Pe:KNR _) p :KER _)

W jakich obszarach na ptaszczyznie temperatura-gestos¢ dominujg réznego rodzaju cisnienia?

T=>00,020 T=>00,p=>00

T->0,p-0 T->0,p>



Cisnienie mieszaniny gazu i promieniowania

Ewolucja Stonca (zmiany cisnienia, temperatury i gestosci we wnetrzu) WTTS

Ewolucja gwiazdy bardzo masywnej dla poréwnania WTTS?



log T

Cisnienie mieszaniny gazu i promieniowania

log T
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Obszary dominaciji roznych zrodet cisnienia.
Zaznaczone sg modele wnetrz gwiazd na ciggu giéwnym.



Brgzowe karty

Dlaczego gwiazdy o masach mniejszych niz ok. 0.08 M nigdy nie osiggna
temperatury niezbednej do syntezy helu z wodoru?

Przeciez w wyniku wypromieniowywania energii temperatury wnetrz gwiazd
powinny rosngC¢ w nieskonczonosc?

Dlatego, ze wczesniej materia w jadrze osiggnie gestos¢ i temperature
degeneracji elektronowej, co skutecznie hamuje dalsze kurczenie i podgrzewanie.

W przypadku mato-masywnych brgzowych kartéw i w planetach olbrzymach
dominujgce staje sie cisnienie Coulomba.

Skutkiem odejScia od gazu doskonatego jest m.in. zalamanie zaleznoSci masa-rozmiar.
Rozmiary brgzowych kartdw roznig sie od siebie w bardzo niewielkim stopniu (15%)
w catym zakresie mas: 13-65 M.
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