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STRUCTURE INTERNE DES ETOILES

A partir d'une certaine masse critique, un nuage devient
instable gravitationnellement, se contracte, puis se fragmente. La
contraction est freinée et la fragmentation stoppée lorsque 1'opacité
de la boule de gaz lui permet de s'échauffer avec l'énergie de la
contraction gravitationnelle. Si la température alors atteinte est suf-
fisantg pour qu'une partie de l'énergie de contraction serve & dissocier
les molécules des nuages (H:L notamment) et & ioniser les atomes, 1'cpa-
cité de la boule de gaz chute alors brutalement. Elle rayonne son énergie
& l'extérieurcet la contraction gravitationnelle reprend : le nuage
s'effondre presque en chute libre jusqu'a ce qu'a nouveau la pression
équilibre les forces gravitationnelles et que la protoétoile soit i
nouveau opaque. Si la température alors atteinte est suffisante pour
déclencher les réactions thermonucléaires (107 K pour vaincre les sa~
riéres de potentiel), la boule de gaz devient une étoile qui rayonne
sur la séquence principale. Le dégagement d'énergie interne stoppe mo-
mentanément toute contraction gravitationnelle, jusqu'a épuisement du
combustible nucléaire.

Dans ce chapitre, nous allons poser le probléme de la struc-
ture interne des étoiles dans cette phase d'équilibre : quelles sont
les conditions physiques qui régnent & 1'intérieur des étoiles ? Quelle
est leur structure radiale {on supposera toujours la symétrie sphérique) ?
Quelles sont les conditions d'équilibre hydrostatigue et thermique ?
Comment se transforme 1'énergie du centre, ol se produisent les réac-

tions nucléaires, jusqu'd la surface ?
J
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Auparavant, pour fixer les idées, il est bon de passer en
revue toutes les forces qui vont pouvoir s'opposer a la contraction
gravitationnelle et selon la masse de la condensation initiale ,

envisager tous les états d'équilibre possibles.

I.~- INTRODUCTION : DESTIN FINAL DE LA MATIERE SELON LA MASSE INITIALE

1) Au début de la contraction, la boule de gaz préstellaire
est formée de gaz heutre {atomigue ou moléculaire). Pour une faible
masse initiale, il est possible que l'énergie de la contraction gra-
vitationnelle ne soit pas suffisante pour atteindre la température
de 10° K au-deld de la quelle 1'hydrogéne s'ionise. Les forces gravi~
tationnelles se heurtent donc aux forces de cohésion interatomigues
(ou intérmoléculaires) dés que la densité devient telle gue les atomes
se touchent.

La densité correspondante est de l'ordre de :

By 1.67 10 %%q

'(2r0)3 = 81(0.5 1079)%em®

* 1,7 g/cm3

(ol m, est la masse de l'atome H, et r_ le rayon de Bohr).

0

Pour avoir l'ordre de grandeur de la masse limite qui peut
dtre stabilisée dans cet état, écrivons que 1l'énergie potentielle est,

en valeur absolue, deux fols l'énergie thermique (viriel) :

2
GM
R 2EC = JNKT

Ut

EP =

N est le nombre total de particules, M = NmH si les atomes d4'hydrogéne
se touchent :
4 3 3
3 TR N(Zro)

On obtient alers :

M = (T/lOSK)3/2 310 ° Mg
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Si la masse initiale est inférieure & 3 10 °

Mg~ la boule
de gaz se liquéfie ou se solidifie et se stabilise sous forme de pla-—
nete; Jupiter, la plus grosse plandte du systéme solaire, a justement

une masse M = 10 ° MQ, voisine de cette masse limite, et est observée

en train de finir de se contracter (contraction trés légeére).

2) Au-dela de cette masse limite, c'est une boule de gaz
ionisée quiva gontinuer l'effondrement gravitationnel. Si dans la
contraction, la température de 10’ K n'est pas atteinte, les réactions
nucléaires ne peuvent se déclencher et ce sont les forces de répulsion
de nature quantique qui vont s'opposer & la gravitation. Les électrons
étant des fermions, le principe d'exclusion de Pauli empéche 1l'empile-—
ment des électrons dans le méme volume de 1l'espace des phases. Ceci
équivaut & une forte pression qui devient bien supérieure 3 la pression
thermigue des atomes,

La masse qui peut &tre stabilisée dans cet état est telle que

3 gM?
EP =5 R~ 2EC = 3NKT
On suppose que le milieu est totalement ionisé N = Ni + Ne = 2Ne

et‘M = NemH. Puique T < 107K, les électrons ne sont pas relativistes.
Leur impulsion  est telle que P2/2m = 3KT/2,

D'aprés le principe d'incertitude, la séparation minimale
entre deux électrons est Xy = h/2mp, d'ol le volume occupé par chague
électron h®/(2mp) = h®/sn® (3KTm) 372 (pour les protons, 1800 fois plus
massifs, le volume minimum est bien plus petit et négligeable a cette
étape).

Donc, pour un gaz d'électrons dégénéré

Wds



- 175 -

D'ol la masse limite ¢

T )3/u

M= (797

Ool Mo

Pour une masse initiale inférieure 3 0.1 MC)environ, la contraction

peut s'arr8ter avant que la température soit suffisante pour amorcer

les réactiong nucléaires. La boule de gaz dense, aux électrons dégénérés,
ne deviendra jamais une étoile. C'est une "naine noire® (densité

p = 1.3 10" g/cm3 - Rayon v 1.5 10% Km) -

3) Pour des masses aipérieures a €.l My environ, les réactions
nucléaires débutent avant que le gaz d'électrons ne dégénére. L'étoile
commence par briiler l'hydrogéne en hélium (séquence principale). Les
réactions nucléaires s'effectuercont d'autant plus rapidement que la
température est élevée et gue la masse de 1'étoile est grande. Lorsque
1l'hydrogéne est épuigé au coeur de 1l'étoile, 1'hélium est briilé en
carbone, réaction gui nécessite une température de 10°% K. L3 encore,
on pourrait calculer une masse limite pour que cette température soit
atteinte avant la dégénérescence des électrons. En fait, rette limite
est a peu de choses prés la méme gue la précédente  car dans la trans-
formation de l'hydrogéne en hélium, des électrons disparaissent pour
former des neutrons (bilan 4p + 2e¢ He++). La masse totale est alors
M= 2NemH.et le nombre total de particules N = 3Ne/2. Toute étoile

peut donc briiler 1'hélium.

4) Aprés la fusion de 1'hélium, l'étoile se contracte & nou-
veau et doit brliler son carbone, ce qui nécessite une température de
10° K, Cette fois, les électrons sont relativistes. Leur séparation mi-

nimale est de x, = h/2mp = fic/E (E_ = pc) et 4R /3 = Nexg
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L'éguilibre de 1l'étoile peut alors s'écrire (si on suppose

que seule une faible partie de la masse est du carbone, au centre de

1'étoile) ,
ZE_E=,3._G_(2N.emH)m=§NE -3y fhe
2 10 R 2 ee 2 e x

D'ol la masse limite correspondante, estimée i :

[‘M=l.31‘~1@

Done, pour une masse plus faible que 1.3 MO’ le gaz d'électrons devient
dégénéré juste aprés que le coeur de l'étoile se soit transformé en
carbone, et quand les électrons deviennent relativistes. L'étoile
devient alors une naine blanche, de densité p = 2mH/x8 = 1,2 10%g/cm?,

de rayon v 1.5 10" Km.

5) Si la masse de 1'étoile est supérieure & 1.3 M, environ,
la dégénérescence électronique n'est pas suffisante pour arréter la
contraction. La température de 1'étolle augmente, les éléments lourds
{jusqu'au fer) sont synthétisés. L'étoile se dirige alors vers une insta-
bilité catastrophique : 1l'explosion en supernova. Ou le centre s'dchauffe
beaucoup et les noyaux lourds sont détruits (Fe - He) par des réactions
endothermiques dans le noyau qui se refroidit, ce qui produit un effon-
drement brutal, ou la densité au centre devient si forte que les &lec-
trons sont capturés par les noyaux : la pression du gaz dégénéré d'élec-
trons diminue fortement et cesse de compenser la gravitation ; le noyau
s'effondre. La matidére est comprimée jusqu'ad ce que les neutrons de-
-viennent a leur tour dégénérés. Leur pression quantique s'oppose alors

a une plus grande contraction,
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La séparation minimale entre les neutrons est alors de

ltordre de :
x, =-6/V3m KT = 3.8 10 Yem  (pour T v 101%K)

La densité correspondante est de p = mH/xg = 3 1013(T/101°)3/2 g/cm?,
Ce qui reste maintenant de 1'étoile (le coeur, car l'enveloppe a ¢té
éjectée) est appelée une étoile a neutrons. Notons gue la séparation
minimale s'approche de la portée des forces nucléaires ou du rayon des
nucléons, de l'ordre du Fermi (= 10713 cm) . Les neutrons "se touchent"

comme dans un selide.

6) Si la masse est si grande gue la température obtenue est
de 1l'ordre de lOla-K, les neutrons deviennent relativistes. Leur sépara-

tion minimale devient de l'ordre de :

Xy = ﬁb/En (B = pe)
et 1'équilibre nécessite :
M < (3/4ﬂ)1/2(10ﬁc/3G)3/2 ﬁ@
‘ H
M= 3 Mg {indeépendamment de T)

Si le coeur restant de l'étoile est donc supérieur a 3 Mg environ
(valeur indicative, étant donné les approximations faites), plus rien
ne peut stopper l'effondrement. Il s'agit 4'un "trou noir", appelé
ainsi parce que la densité y est si forte que la vitesse de libération
en son voisinage dépasse la vitesse de la lumiére : les photons eux-
mémes sont piégés dans un trou noir.

V, = V2GM/R 2 C : pour unhe masse de 3 M_, le rayon de l'objet

2 @

doit 8tre inférieur & 9 Km, donc la densité supérieure 3 2 10!'°% g/com® -
2
)

(paM
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II.~ EQUATIONS D'EQUILIBRE

1) Eguilibre hydrostatique :

On suppose la structure stationnaire, et de At
symétrie sphérique. Ainsi, d'aprés le théoréme

de Gauss, l'accélération due & la gravitation

GM (r
x

« Pour

"

au rayon r de l'étoile est g

qu'il y ait équilibre entre pression et gravitation, il faut gue 1la

force par unité de volume 9%§§l p soit égale au gradient de pression
dr/dr, soit :

ar _ ou — ab _ Gn(x)

dr 9P dr 2 P

D'autre part, la masse dM comprise entre r et r + dr est telle que :

= 4ﬂr2p

aM
dr

(Quelques ordres de grandeur, pour fixer les idées : en supposant la
densité p constante pour le Soleil, on trouve une pression centrale de

3 20° c.g.s. ou 3 10° atmosphéres) .

2} Equilibre thermique :

S8i 1'on appelle £ le taux de production d'énergie par réactions
nucléaires, par unité de masse et de temps, la luminosité L de 1'étoile
est, & 1'équilibre :

L = fg ep4TL 2dr
Ou bien, en appelant Lr le flux d'énergie & travers la sphére de rayon r :
dr_/dr = epdnr?

Cette équation ne s'applique qu'aux phases calmes de 1'étoile, ol 1'équi-

libre est stationnaire. Dans le cas contraire, lorsque la structure de
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l1'étoile varie rapidement, il faut tenir compte du travail des forces

. . : ‘ . . 3 KT s L2
de pression et de la variation de 1'énergie interne = Er par unité

2
de masse.
R NC L e
at ‘2 q 0% dt 4mr’p dr
. . d
{le travail des forces de pression - PAV = - PA(1l/p) = P E@)

En utilisant 1'équation d'état P = FKTA:, la relation devient

dLr 3
—= = 4amipfe - 50

2/34 P
ar )]

ac (5377

3) Transfert de l'énergie :

Dans une étoile, les réactions nucléaires produisent de 1'éner-
gie au centre, et celle-ci est transférée vers la surface pour y étre
rayonnée. Un gradiént de température s'établit du centre au bord (dans
le Soleil T ~ 107 K au centre,et T~ 5 10° K & la surface).

Le transfert se fait par rayonnement ou par convection. La
conduction est beaucoup trop lente pour jouer un rdle (le libre parcours
moyen des particules est beaucoup trop petit), excepté lorsque le gaz

d'électrons est dégénéré, dans les naines blanches, ou dang le coeur

des géantes rouges.

A/ - Transfert radiatif :
Dans tout ce gqui suit, nous nous placerons aune frégquence V

donnée, mais sous-entendrons les indices v de toutes les fonctions

(I, K., 3., etc...) pour la clarté de l'exposé.
v S dy

Appelons K le coefficient d'absorption par unité de longueur,

tel que dI/I = - K d& soit la fraction d'intensité absorbée sur la

distance df. L'opacité AT = Kd% est déjd de l'ordre de 1 pour 4% v 1 cm.
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Le milieu est donc presqueéquivalent a un corps noir, et le rayonnement
presqueisotrope, ne serait-ce la trés légdre anisotropie liée au gra-
dient de température entre centre et bord (essentiel pour le transfert
radiatif et le rayonnement de 1'étoile‘!), Nous supposerons donc que I
dépend de B et de r, et écrirons l'équation de transfert :

/\ 7 cosh Q% . 8in® 31 _ Qi = - KI + jJ

j étant l'émissivité du milieu.

de Puisque I est légérement aniso-
. = B/, §
,/ ) . tropé, considérons les Aiffé-
/ J1dB:;—dﬁmM9
@ rents moments de I :

-

1 2w .1
E(r) = g /1@ = c f—l I(u)du
(ot 1'on définit u = cos 8)

- Flux de_ rayonhement :

- Pression de radiation :

P_(r) = %flcoszedﬂ = %? fji I(u)u?du

L'équation de transfert s'éecrit : (en intégrant sur )

ag , 2 .
- 4+ — H + — =
ot KCE - 47§ = 0 (1)
De méme, en multipliant 1l'éguation de transfert par cos 8, et en inté-

grant sur toutes les directionz, on obtient

.-

dp
R, 1 K
G tr (P - E) ¢+ H

0 (2)
Pour obtenir une équation supplémentaire (il y a trois incohnues), ex~
primons le fait que I est presqu'isotrope, en développant en série

I =1 + I.cosO + ... + 1 cosnB...
0 1 n
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Les équations précédentes donnent :

a1
n

—~1
+ 0
dr KIn

Donc, en ordres de grandeur, I /I ., " 1/KR " 10710

-1

I1 esat justifié de ne considérer que le premier terme Ilcosg.

Il vient alors :

o 4ﬂ10 . 41TIl b = 41TI0
C 3 R 3ac
et
1
PR =3 E

On peut remargquer ue E et PR’ qui sont des fonctions paires de cosf, ne
sont pas affectées par la faible anisotropie et seront donc celles d'un
corps noir isotrope. Seul le flux H en dépend (de toutes fagons, H = 0
s]il.y a isotropie).

Le flux H par unité de surface est relié i la luminosité L
de la sphére r par

Lr = 4mr’H
L'émissivité j, (cf le cas ol I est constante), s'écrit & 1'ETL :
j o= KB(T),lB(T) étant la fonction de Planck (c'est la loi de Kirchoff).
A cette émission thermique normale; s'ajoute la contribution supplé-
mentaire de l'énergie nucléaire £ :
Ep

J = KB(T) +'H

On peut éliminer &, & l'aide de 1'équation d'égquilibre thermique :

dLr 2 1 dLr

— fats 4 = —

ar _4Wrge d'ou j KB + an dnciar
L'équationuhevient alors :

¢H 2H dr

— — 4 — - =

ar + r KCE 4TKB Z%;?g; 0

Or, puisque Lr = 4mrlH (dLr/4ﬂr2dr) = {di/dr} + (2H/r)

On peut alors déduire :
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Ce qui est exactement la relation du corps noir. Il vient de méme pour
la pression de radiation PR = E/3 = 4TB/3C.

L'équation (2) permet alors de calculer le flux H

g SR amae
K dr 3K dr
et puisque Lr = 4mclH
- _ 2 AT dB
L= -4 % &

C'est ici que 1l'on doit se rappeler gque cette équation, comme toutes
celles qui précédent, est valable pour chaque fréguence v. Pour obtenir

le flux total de rayonnement Lr' on doit sommer sur toutes les fré-

quences :
oo dB
41 1 )

L= - am? A0 L Vg,
r 3 0 Kv dr

ce qui nous conduit & introduire une moyenne de l'opacité K, pondérée

sur toutes les fréquences par la dérivée de la fonction de Planck :

ldB=J’9°i_ V

K dr KV dr

ol B est la fonction de Planck intégrée :

© 4
ogT
B(T) = IO Bvdv = (0 constante de Stefan)
On peut aussi bien remplacer dr par g% dT, et 1'on a la définition de
K : Im 1 dBv a
1o Kv ar
K © dB
Y
[ = av
0 aT

K est appelée moyenne de Rosseland.

L'éguation de base cherchée, reliant le flux de rayonnement au gradient

de température de l'étoile s'éerit done

. - 2 16 0 .3 4T
Lr amr 3 g0 dr
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Rappelons que l'opacité K est due a plusieurs processus : la photoioni-
sation (transition bound-free), les transitions free-free (les électrons
gagnent de l'énergie en absorbant un photon), et la diffusion électro-

nigue, ou Thomson, (surtout importante dans les étoiles massives).

- Lorsque l'équilibre radiatif devient instable vis & vis des
perturbations de densité, de la matiére peut se mettre en mouvement et
le transfert de l'énergie peut se faire par convection.

- Considérons une bulle de
matiére dans l'étoile et dépla-
- ' :
ons—la d'une distance 8r selon
&27 02 A ¢
un rayon. Initialement sa den-
sité et sa pression sont p, et
Sn .
Pl' On suppose le gaz parfait

et les transformations adiaba-

,i; - tigues. Dans la position 2, sa
6 3¢
pression et sa densité vont

devenir telles que =
Py = Py (P,/P,) 1y
et 1'équilibre de pression va s'établir avec les conditions extérieures,
dans cette position 2 : P2 = P

La bulle de gaz va-t-elle avoir tendance & continuer son
ascension (instabilité) ou & revenir & sa position d'origine (stabilité) ?
Si la densité atteinte fE eat supérieure 3 la densité ambiante £, la

bulle va certainement redescendre.

La condition de stabilité s'écrit donc :
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- /v
p, = plth/Pl) >p

arp

e tar T L
1 Pl >pl dc
_ gar < -y dp
arP drp

Le gradient de pression doit donc étre inférieur en valeur absolue au
gradient adiabatique pour assurer la stabilité.
En fonction de la température, cette condition s'écrit (en

supposant P = pKT/U)

S i, @ e
¥' Pdr Tdr

- Si le gradient de température, en valeur absclue, est
supérieur au gradient adiabatique, la convection s'installe : la matidre
qui monte sera plus chaude que son environnement, puigque le gradient
de température est supdérieur a (T2 - Tl)/6r (la baisse de température
qu'elle subit est, elle, adisbatique). La convection correspondra bien
a un transport de 1'énergie Jdu centre ay bord, dans le sens du gradient.
L'énergie transportée est justement proportionnelle & 1'excés du gra-

dient de T sur le gradient adiabatique, excés que nous appellerons :

s L map _ar
Agrad T = (1 Y) Par ~ ar

Le flux d'énergie transportée par le mouvement convectif est
H = CpderAgrad T
(Cp chaleur massiqué a P constante, V vitesse de convection).
Cette vitesse V peut &tre déterminéde, 3 partir de 1'accéléra-
tion gravitationnelle subie par les bulles de matiére gqui montent. Cesg
bulles sont moins denses que la matiére environnante de

- (8p_1lpgdr =R
dp (dr Y P dr)dr - Agrad T ar
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Au départ, aucune force ne s'exerce sur la bulle ; apres sa montée a

dr la force est (% A grad T dr) g%ﬁﬁl d'ol le travail exercé

GM(r) dr

I,..2 o (P
S @v (T A grad Tdr) T

En reportant cette valeur de V dans H :

a/2 °
H = CPpV(GM(r))7TrI (A grad T} T

o l'on a défini £ = 2dr, la longueur de mélange, apres laguelle un

élement convectif se dissout dans le reste du gaz interstellaire.
Pour donner des ordres de grandeur, la longuesur du mélange

peut &tre typiquement de 10% du rayon de l'étoile. Pour des étoilles

comme le Soleil, l'excés de gradient de température sur le gradient

5 en valeur relative) et

adiabatique ne peut &tre que trés faible (10
la vitesse de convection est inférieure & la vitesse thermique pour

3 ou 4 ordres de grandeur. La convection ne perturbe pas l'éguilibre
hydrostatique, mais elle est efficace pour homogénéiser la composition
chimique de 1'étoile. Pour des étoiles massives (M > 1.5 MC)' la convec-

tion s'installe dans le novau. Pour les étolles moins massives, la

convection a lieu sous la surface.

III.- EQUATIONS D'ETAT DU GAZ STELLAIRE

Pour modéliser la structure stellaire, & partir des équations
d'équilibre établies précédemment, il nous faut encore une relation
liant la pression a la densité et & la température, Sauf en cas de dé-
générescence, le milieu stellaire fortement ionisé obéit & la loi des
gaz parfaits. Il faut toutefois ajouter & cette pression gazeuse la

pression de radiation.
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La pression gazeuse s'écrit donc P = pKT/U, ol il reste 3
déterminer la masse moyenne U, en fonction de la composition chimique.
On appelle X la fraction en masse de l'hydrogeéne, Y celle de 1l'hélium
et 7 celle de tous les éléments lourds. (X + Y + Z = 1). Chaque atome
de magse A contribue & 1 particule (ion)} + A/2 électrons. Le nombre

total d@' ions par unité de volume est donc :

N, = £. (X + X + E) (m,, masse de l'atome H}
i mH 4 A H
et celui des électrons
- E SN W 4
Ne mH (X 2 4 2 A)
Le nombre total de particules est :
N= (28 +27+2) £
4 2" m
H
par unité de volume.
La masse moyenne est
[ 3y B
N mH(zx + 2 b 2)

et, compte tenu de ce que Z = 1 - (X + ¥) :

4mH

W= ST 6x v

dans le cas ol la contribution des éléments lourds est négligeable

X+Y¥~1

4m

T 3 4+ 5%

Pour la matiére du systéme solaire X = 0,7, ¥ = 0,27, 2 = 0.03 et

u=20,62 mH.
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1) Pression de radiation :

Cette pression provient du fait que lorsqu'un atome absorbe
un photon, il gagne de la guantité de mouvement. Réciproquement, il
perd de la guantité de mouvement en émettant un photon, mais comme cette
émission est isotrope, la moyenne vectorielle sera nulle sur plusieurs
émissions. Par contre, le rayonnement de 1'étoile, lui, n'est pas iso-
trope, mais dirigé vers l'extérieur,

Puisque le flux d'énergie par unité de surface et par seconde
est H, le flux dequantité de mouvement est H/C, dont une fraction K est
absorbée par unité de longueur. La force exercée par le rayonnement sur

la matiére est donc :

I S
R C dr
avec : P = 40 T = 8 pt (a = 40/c)
' R 3C 3
La pression totale est donc P = p %? + % ™. Le terme de pression de

radiation devient supéricvu. & ia pression gazeuse pour :
Tigy > 36 107p1/3 {g/cm®)
(Dans le cas du Soleil, il est négligeable)

2) Dégénérescence :

Les électrons et les nucléons (protons, neutrons) sont des
Fermions, et selon le principe d'exclusion de Pauli, ne peuvent pas
étre comprimés au-deld d'une certaine limite. Dans une unité de volume
de l'espace des phases, h , ne peuvent se trouver que deux électrons
bu neutrons), antiparalléles (spins + 1/2 et - 1/2),

Le nombre d'électrons d'impulsion comprise entre p et p + dp,
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{(ou d'énergie comprise entre E et E + dE) est :
2
N(p)dp = {5 4Wp”dpf (p)

avec

1
O+ (E/KT)

f(p) =
+ 1

{0 est le rapport du potentiel chimique a KT)

. 7

-

Le paramétre ¢ détermine la dégénérescence, il est 1lié & la densité des

électrons.

. 8> 1, £(p) a e B/KT

Boltzmann (cf. courbe 1).

: on retrouve la statistique de Maxwell-—

. 8i -0 >> 1, £(p) Vv 1 pour les faibles énergies (tous les niveaux

sont complétement occupés) et f£(p) v 0 pour E >> KTo.

On appelle énergie de Fermi B 1l'énexgie jusqu'a laquelle.

les niveaux sont remplis, dans le cas de compléte dégénérescence.

E_ = OKT
F

NG

La pression exercée par un gaz d'électrons complétement dégénéré est

égale & : P
_ ; > > 2 2
Pe = BL p.V I 4mp“dp

1 jusqu'a p =P

{puisque f(p) F

U

£(p) 0 pour p > PF)
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> -
. Dans le cas classique non relativiste p = mv

8m p
et P = p® (m masse des électrons)

e 15mh° ‘v

D'autre part, la densité d'électrons est

PF .
- 81 _ 87 3
Ne = Io Ri- o = 3T P
En éliminant P_ = (ébi n )1/3
F 8T e
On obtient la pression : P, = K(ne)S/3
N >
. Dans le cas ultrarelativiste v = ¢ v = § c
_ 2Me g
et Pe = "““‘3‘3h PF
P = Kl (n )4/3
e e

Dans les deux cas, on peut exprimer n, en fonction de la densité p du

milieu par n, D/Me ol ue est la masse moyenne par électron du gaz
stellaire. ue 2 (ZmH)/(X+1) {si 2 << 1),
Pour un gaz complétement dégénéré, la pression ne dépend plus que de

la densité et non de la température.

. Dans le cas semi~relativiste :

E = mC’/(VI — V2/C%) p = v/ (VI = V2/C%) v = ~_~Blm—r—

P
A F p"ap
e 3mh° 0 1 + (p/mC)

o
1

LY
_ m'cC
P, = i £(X)
(X} = X(2x2 - 3)(x% + 1)1/2 + 3 arg shX
. - 1/3
avec X PF/mC o n,

. Dans le cas d'une dégénérescence partielle, on doit donc tenir

compte de la fonction f(p) = (e@+(E/KT) + 1)_1
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Pe et n, sont alors fonction 3 la folis de la densité et de

la température par :

_ 8mKT 3/2
e T ad (ZMERTIR, @
_ 4w 3/2
ne =57 (2mKT) I‘,,/& {Q)
ot 3
[os]
Y
utdu
F (o) = [ ——2
vy 0 eOL+u + 1

. La relation entre p et T qui délimite le cas non dégénéré du cas
dégénéré pour la pression des électrons est :

p-I.(.E —— L (..@.1%.)_2/3 (3)5/3
e

ue Sme 3h
soit :
-119— =n = 1,4 10 2¥/2 (n73)
o e
' Pour les densités supérieureslla pression guantique domine.
A&myﬁaMm_dJ Gh tm;
remum x nodigl .
. A Py WA=
ué ‘r" 9 " : t /j' . +—— prosser g
9
3 1
4
NoN  perewneee
— ] 3 Y
6. [ P: 3100 T zﬁ(m"g
S
5
e _

34

2 4 } } } i } t

-8 6 4 -2 © 2 b g
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IV, ~ MODELES B'ETOILES

Toutes les dguations de base sont maintenant réunies pour
pouvoir déterminer la structure interne & 1'équilibre d'une étoile. Ces
équations relient P(r), p(r), T{r), M{r), L(r}.

Pour une composition chimigque donnée, nous avons bien cing

équations :

GM(r)
r?

3

Equation d'éguilibre mécanigue - Ap/dr = p

Distribution sphérique de la masse daM/dr = 4mpr?

-~ Equation d'équilibre thermique dLr/dr = 4ﬁr2p€
- Transport de l'énergie : _
L 3K
a) cas radiatif : - ar = ———l%r——;

dr 64T 20T

b) cas convectif (le gradient est alors pratiquement le
gradient adiabatique)

dT 1l T dp
“ar - W Y) p &)
- Equation d'état : P = P + P P = 40 o
gaz R R 3C
Pgaz =P %? ou bien pression du gaz d'électrons dégénéré, i
forte densité,
ol U = 4mH/(2 + 86X + V)

~ On suppose aussi connue la moyenne de Rosseland de l'opacité
K{(p,T,1) et le taux de production d'énergie thermonucléaire €(p,T,X).

- On dispese d'autre part de conditions aux limites fournies par
les observations : masse totale M, rayon R, luminosité L, température
de surface TS' composition chimigue. (on peut aussi considérer la pres-
sion extérieure négligeable}. La structure interne de l'étoile peut donc
en principe, &tre complétement déterminée.

- Signalons que trés souvent ces équations sont exprimées en fonc-

tion de la variable principale M(r) au lieu de r. D'abord les équations

se simplifient un peu (exemple : équation de l'équilibre thermique

dL (M)

am €} ; d'autre part, guand une étoile ne fait rien d'autre gque

de se dilater ou de se contracter, la composition chimigue X(M) reste

constante.
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- En pratique, si l'on peut connaltre la structure interne d'une
étoile pour une composition chimique donnée, cette composition varie
au cours du temps et de fagon tout & fait inhomogéne. Donc, en fait, il
faut connaitre tout le passé de 1'étoile pour calculer 1'enrichissement
en éléments lourds. On ne détermine donc pas un seul état stationnaire,
mais un modéle de structure interne de lgtoile en fonction du temps.

- Les méthodes utilisées aujourd'hui résolvent numér iquement le
systéme d'équations différentielles établi plus haut.

Pour une solution approchée, on utilise parfois les indices

polytropiques. On peut en effet montrer qu'il existe un indice n tel
que :

- K p(n+l)/n (et p = K‘Tn)

P
ol n est approximativement constant dans une grande partie de 1l'étoile

(n = 3,5 pour le Soleil, loin du centre et de la surface).



