11 Roéwnowagowe modele gwiazd sferycznych

11.1 Gwiazdowe skale czasowe
11.1.1 Kolaps grawitacyjny i dynamiczna skala czasowa

Jezeli ci$nienie gazu nie rownowazy grawitacji, to konfiguracja zapada sie tak
dtugo, az w wyniku wzrostu gradientu ci$nienia nie zostanie osiggnieta réw-
nowaga hydrostatyczna. Zapadanie sie obiektu pod dzialaniem samograwitacji
nazywa sie kolapsem grawitacyjnym.

Przypusémy, ze w gwiezdzie zbudowanej z gazu doskonatego rozklad cignienia
i gestosci opisany jest zaleznoscia politropowa. WidzieliSmy w rozdziale 2, ze
politropowe konfiguracje rownowagowe istnieja tylko dla n < 5. Oznacza to,
ze dla skompensowania grawitacji konieczny jest pewien gradient temperatury,
a zatem niezerowy strumienn promieniowania i dostateczna nieprzezroczystosé
gazu.

Poczatkowa faze kolapsu mozna opisywaé zaniedbujac catkowicie ci$nienie
gazu. Wtedy ewolucje promienia kuli o masie M,. opisuje rownanie Newtona

arz r2
Zadanie: Zaktadajac ze w chwili ¢ = 0 makroskopowa predko$é¢ wszystkich
punktow wynosita zero pokazaé, ze czas zapadania sie od wartosci promienia
ro = r(0) do r(t) dany jest przez

d?r _GMT

h
t(r) =V 1.5Td(7‘0) (]W + arctan h)
gdzie h = \/ro/r — 1, a
_ 3G M, —
) = = /47 Gp,.

r3

Zauwazmy, ze jezeli poczatkowa konfiguracja byta jednorodna w gestosci, to 74
nie zalezy od r¢ i konfiguracja pozostaje jednorodna w czasie kolapsu.
Wielkosé

, 2 M
T4 = 14(R) = (4nGp)~ 2 = 15 <]€;> \/E min (312)

nazywamy dynamiczng skalg czasowg gwiazdy. Wyznacza ona nie tylko charak-
terystyczny czas kolapsu, ale tez daje niezte oszacowanie podstawowego okresu
pulsacji radialnych, II; i czasu propagacji fali dzwiekowej od powierzchni do
centrum, 7,.

Wzory (73) i (74) z podrozdziatu 3.2 daja

2T
H1 = —T4-
01
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Bezywmiarowa czestotliwo$¢ modu podstawowego, o1, dla wiekszosci gwiazd
miedci si¢ w przedziale od 1.4 do 2.

Oszacujemy teraz 7, dla gwiazd politropowych zbudowanych z gazu doskon-
alego. Predkosé dzwieku w jednoatomowym gazie doskonalym dana jest wzorem

W [5P
a — Sp'

Czas propagacji ocenimy jako

R
Ta X —=,
vg
gdzie
M p
2 = ?M
@3 M
Po skorzystaniu ze wzorow (15) i (57), dostajemy
— 5 GM
v2 = _—,
“ (5-n) 3R

a nastepnie

Ty = 31V 1 — 0.2n.

Doktadng wartosé 7, dla politrop mozna wyliczyé¢ ze wzoru

R &1
m/‘mm/mm+n/ o-tae
0 Va A 0

Zdanie: Prosze wyprowdzié¢ ten wzér i wyliczyé 7, dla n=2,3,4. Wartosci A
mamy w Tabeli 1 a wartodci ostatniej calki wynosza, odpowiedno, 10, 21 i
69. Nastepnie, prosze porownaé z wynikiem przyblizonym i wyjasnié¢ przyczyne
systematycznej roéznicy.

11.1.2 Skala cieplna

Zaktadamy, ze gwiazda scharakteryzowana parametrami M, R i L znajduje si¢ w
réwnowadze hydrostatycznej. Przez L oznaczamy jasnos¢ gwiazdy, czyli catkow-
ity strumien energii promieniowanej w jednostce czasu. Jezeli jadrowe Zrodta
energii i neutrinowe straty sa nieistotne, to szybko$¢ zmian energii gwiazdy dana
jest wzorem

&

dt
Skale czasowg ewolucji gwiazdy wyznacza wtedy iloraz |£]/ L. Mozemy, wspierajac
si¢ n.p. wzorem (57) dla politrop, przyja¢ GM?/R jako oceng |E| = 0.5|W)|.
Dlatego wielkos¢

GM? M\°Ls R
= ~3x107 [ ) 2229 qat. 1
Tth = —pr 3 x 10 (M®> T R at (313)
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definiujemy jako cieplng skale czasowg. Jest ona znacznie dtuzsza od dynam-
icznej skali czasowej, ale znacznie krotsza od wieku Ziemi. Stoiice musi wige
posiadaé jadrowe zrodla energii. Z tego faktu zdano sobie sprawe juz w latach
dwudziestych. Ta ocena ma zastosowanie wtedy, gdy mozna korzystaé z przy-
blizenia gazu doskonatego. Wiec na przyktad nie dla bialych kartow. Takze
w przypadku, gdy istotne jest wklad promieniowania do ci$nienia ocena Ty
wymaga modyfikacji.

Tylko nieliczne sposréd obserwowanych gwiazd ewoluuja w cieplnej skali
czasowe]j (brazowe karty, gwiazdy typu T Tauri,....). Poniewaz jasnos¢ gwiazd
ciggu gléwnego rognie z masy zazwyczaj szybciej niz M? ($redni wykladnik
wynosi 3.7), a R chociaz wolniej tez rosnie, to 7y jest szybko malejaca funkcja
masy. Na przyktad, dla gwiazdy o masie M = 10M na poczatku jej ewolucji
w fazie ciggu gtéwnego mamy 7, = 1.5 x 10° lat.

Czas osiggania rownowagi cieplnej przez otoczke gwiazdy o masie Mo, < M
jest znacznie krétszy niz 7yn. Dla oceny tego czasu przyjmijmy, ze cisnienie
gazu w otoczce jest ustalong funkcja masy (p(M,) ~ g(M,)(M — M,)/4rr?),
ze na dnie otoczki (M, = M — My, ) dany strumien promieniowania, L, i ze w
chwili poczatkowej strumien powierzchniowy wynosi L — AL. Pytamy po jakim
czasie bedziemy mieli AL/L ~ 0. Oceng czasu dostaniemy korzystajac ze wzoru
(244), w ktorym kladziemy e = 0, zakladamy symetrie sferyczna i zaniedbujemy
zmiany ci$nienia. Skad mamy
ds dT 1 JOL,
at ~ "t T ame? or

Po pomnozeniu przez 4712 /L i scatkowaniu dostajemy

oT (314)

1d M AL
= dM,c,T = ==,
Ldt Jar_pr,, L
a stad
M
Tth,env(Menv) = L_l/ dMTCpT.
M —Meny

Poniewaz Tip env < Teh, to nawet w szybkich fazach ewolucji mozna korzystaé
z réwnowagowych modeli otoczek, w ktérych L, = L. Roéznica wielu rzedéw
wielkodci pomiedzy 7y, i 74 sprawia, ze ma sens rozwazanie modeli gwiazd znaj-
dujacych w stanie rownowagi dynamicznej i nieréwnowagi cieplnej, ale zalozenie
rownowagi cieplnej zewnetrznej otoczki w czasie pulsacji nie jest juz uzasad-
nione.

11.1.3 Jadrowe skale czasowe

Zapas energii jadrowej dany jest przez ilosé pierwiastkéw powstajacych w wyniku
syntezy pomnozonych przez réznice pomiedzy poczatkowymi i koricowymi nad-
wyzkami mas (Am, row. 287). W doktadniejszej ocenie nalezy pomniejszyé
roznice nadwyzek mas o energie unoszona przez neutrina, ale to obniza wylic-
zony zapas energii o co najwyzej 10 %. W naszych ocenach pomijamy wiec ten
efekt.
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Koncentrujemy teraz uwage na fazie ciggu glownego. Ilo§¢ atoméw helu
zsyntetyzowanych w tej fazie zapisujemy jako XofyrM/mpe, gdzie Xo oznacza
wzgledng poczatkowa obfitosé¢ (~ 0.7 dla gwiazd populacji I), a fa; cze$¢ masy
gwiazdy, ktora podlega syntezie w fazie ciagu gtéwnego, ktorej koniec wyznacza
moment zakoriczenia syntezy helu w centrum gwiazdy. Gdyby produkty nuk-
leosyntezy byty calkowicie mieszane, to mielibysmy fy; = 1. Naprawde wartosé
fam wynosi ok. 0.13 przy M = 1Mg i ok. 0.25 przy M = 10My. Z tabeli 2
znajdujemy, ze roéznica nadyzki masy przy syntezie jednego jadra helu wynosi

AE,, = (4 x 7.29 — 2.4) MeV = 4.3 x 1077 erg,

a zatem dostepny zapas energii wynosi

XofuM XofuM
E, =43 x 10-5 XoSurM erg = 1.3 x yoo2 XoSu M

TMHe ®

erg.

Wynika stad nastepujace oszacowanie czasu zycia gwiazdy na ciaggu gtownym
Xo M Lg

s = 7.5 x 1019
" 0.7 M, L

far lat, (315)
gdzie przez L oznaczylismy $rednia jasnosé gwiazdy w fazie palenia wodoru.
Czas zycia Slorica na ciaggu gléwnym wynosi ok. 9.6 x 10° lat, a gwiazdy o
masie M = 10M, ok. 2 x 107 lat.

Gwiazdy masywne, po zakonczeniu fazy ciggu gltéwnego ewoluuja w skali
cieplnej szybko zmieniajac paramtery powierzchniowe, co odpowiada za istnie-
nie Przerwy Hertzsprunga na diagramie H-R. Dla gwiazd o masach mniejszych
niz ok. 3Mg, przynajmniej poczatkowo, tempem ewolucji rzadzi synteza helu
zachodzac nad bezwodorowym jadrem. Gdy masa wynosi mniej niz ok. 2Mg
tak jest az do poczatku syntezy wegla. Zapas energii jadrowej, E,, jest wtedy
wiekszy niz dla fazy ciagu gtownego. Jednak, ze wzgledu na znacznie wieksze
wartosci L, ta nastepna faza ewolucji trwa zawsze krocej. W przypadku gwiazdy
o masie Stoiica, 2.7 x 107 lat.

Roéznica nadwyzek mas dla syntezy wegla wynosi 7.3 MeV. Czegsé¢ z twor-
zonych jader wegla dotacza jadro helu, co wyzwala dodatkowo 2.3 MeV. Oznacza
to, ze z jednostki masy wydziela si¢ mniej o 25 do 50% energii niz w syntezie
helu. Z tego powodu, ale przede wszystkim, ze wzgledu na wyzsze wartosci L,
faza syntezy wegla i tlenu w jadrze trwa krocej od fazy ciggu gltéwnego. Zaréwno
jednak w tej fazie jak i w fazie ciagu gtéwnego modele wyliczane przy zatozeniu
réwnowagi cieplnej daja dobre przyblizenie.

11.2 Rozwiazywanie réwnan wewnetrznej budowy gwiazd
sferycznych

11.2.1 Roéwnania i warunki brzegowe
Przepisujemy cztery rownania wewnetrznej budowy: (8), (9), (246) i (248).

dr 1
dM, — 4mr2p

(316)
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dp GM,

dM, —  dmrd (317)
dL,
QA = €= e — & (318)
ar z dp » Viad jezeli Viaqa < Vaq (319)
dM, ~ p dM, Vad + Vy Jjezeli Viag > Vaa

Przypomnijmy jeszcze, ze zgodnie z rownaniem (249),

3kL.p

Vrad = 167GacM, T+

Gradient nadadiabatyczny, V,, = V — V,q, uwzglednia si¢ jedynie w warstwach
zewnetrznych gwiazd, wyliczajac go wedtug przepisu podanego w podrozdziale
9.5.

Zaleznosci mikroskopowe p(p, T, X), €(p,T, X), Vaa(p, T, X) 1 6(p, T, X)
traktujemy jako znane dane materiatowe. Takze jako dane traktujemy X (M,.).

Mamy wiec cztery réwnania rézniczkowe zwyczajne na cztery nastepujace
funkcje: r(M,), p(M,), T(M,), L(M,). Oczywiscie korzystajac z z zaleznosci
p(p, T, X), oraz z rownan (317) i (319) mozna tatwo uzyskaé wyrazenie na
pochodng p i zastapi¢ nim (317).

Mamy tez cztery warunki brzegowe.

Dla M, =0 L.=0ir=0. (320)

Te nie wymagaja komentarza. Jako zewnetrzne warunki brzegowe przyjmujemy
1\ /4 I 1/4

dla M, = M p=0iT = (2> Teg = (8er2) (321)

Pierwszy z warunkéw odpowiada p = 0. Ze wzgledu na ograniczenie danych ma-
teriatowych, przyjmuje si¢ pewna malta, ale nie zerowa wartosé p na zewnetrznym
brzegu. Drugi warunek wynika z rownania (225), ktore w przyblizenu Edding-
tona wyraza fakt, ze gwiazda nie jest oSwietlana z zewnatrz.

Mamy tyle rownari i warunkéw brzegowych ile niewiadomych funkcji. Twier-
dzenie Vogta-Russella, méwiace ze z materii o danym sktadzie chemicznym i
danej masie mozna skonstruowaé jeden i tylko jeden model gwiazdy jest jed-
nak falszywe. Na przyklad, w zakresie mas od ok 0.1 do ok. 3 Mg mozna z
materii o takim skladzie chemicznym jak w otoczce Storica, zbudowaé zaréwno
gwiazde ciaggu gtéownego, w ktorej jadrze zachodzi synteza helu jak i zimnego
biatego karta. Twierdzenie o istnieniu i jednoznaczno$ci rozwigzan réwnan
rézniczkowych nie stosuje si¢ do probleméw brzegowych. Istnieja warunki przy
ktorych nie ma zadnego rozwiazania réwnan. Na przyklad, nasz uklad réwnan
nie ma rozwigzan dla M < 0.08 M. Obiekty takie nie osiagaja minimalnych
tempertur w centrum potrzebnych do syntezy He.

Zadanie: Przyjmujac w przyblizeniu

M,~MilL,~L,
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roéwnanie gazu doskonaltego, Vi,q < V.4 1 wspoOlczynnik nieprzezroczystosci w
postaci

K = Kop T ™",
gdzie q i s sa dodatnimi staltymi, prosze pokazaé, ze — poczynajac od pewnej
glebokosci — struktura otoczki jest w przyblizeniu politropowa.
Wskazowka: Skorzystaé z tego, ze p i T sa szybko malejacymi funkcjami r dla
r~ R.

11.2.2 Algorytm

Rownania (316-319) rozwiagzuje sie metoda iteracji ze zszywaniem w punkcie pos-
rednim, M, = Mg;. Potrzebna jest znajomosé przyblizonych wartosci p(0) = pe,
T(0) =T, L oraz Tex lub R. Rozwigzanie od centrum ku gorze rozpoczyna sie
od skonczonej, ale dostatecznie matej wartosci M,.. Wtedy, mozemy polozyé¢ w

(316) p = pe, skad mamy
3M,. 1/3
= . 322
' (47%) (322)

7 rébwnania

dp _ GM,

dr P 72

dla r — 0, wynika

Skad i z (322) mamy

p=pe = G0 (ot " (329
gdzie pc = p(pe, Te). Z (318) mamy
L, = eM,, (324)
a podstawiajac to do (319) otrzymujemy
T=T.- %Min(vrad,c, vad,c)ng/ ’ (gmﬁ) v : (325)
gdzie

Tu, podobnie jak w calym glebokim wnetrzu, przyjelismy V,, = 0.

Dalej, postugujac sie réznicowy reprezentacja rownan (316-319), kontynuuje
si¢ wyliczanie zmiennych az do wybranej wartosci M, = Mgy. Z powodéw
numerycznych nie dochodzi si¢ do powierzchni gwiazdy. Oznaczmy wartosci
czterech wybranych zmiennych zaleznych w punkcie zszycia przez y; core (j =
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1,2,3,4). Wartosci te sg funkcjami p, = x1 1 T, = x5. Calkowanie od powierzchni
wglab wykonujemy dla probnych wartosci L = x3 1 T(M) = (%)1/4Teff =
r4. Przyjmujac, na przykltad, p(M) = 107!2 mamy juz wszystkie dane do
rozpoczecia catkowania wgtab do M, = Mg,. Wartosci zmiennych zaleznych w
tym punkcie oznaczamy teraz y; eny-

Na ogot stwierdzamy, ze

dj = Yj,env — Yj,core 7é 0.

Zmieniamy wiec wartosci x; tak dlugo, az osiaggniemy dopasowanie z zalozona
dokladnoscig. (Maksymalna wartosé |d;/y;| mniejsza od ustalonej matej liczby.)
Poprawki Az mozna wyznacza¢ postugujac sie n.p. metoda iteracji zakladajac
przyblizenie liniowe w kazdym kroku. Wtedy biezace wartosci Axy dostajemy
jako rozwigzania rownan.
2 4

8yj core 33/ j,env

——— Axy — —L Ngy = d;. 327
I (327)
k=1 k=3
Pochodne czastkowe wyliczamy numerycznie. Wyznaczone poprawki dodaje sie
do xy, i proces powtarza, az do uzyskania wymaganej doktadnosci zszycia.

11.3 Niestabilno$é cieplna
Rownanie (327) nie ma rozwiazan jezeli wyznacznik macierzy

Mjk = ayj,core N ayj,env
amk 8.23k

znika. Zauwazmy, ze znikanie wyznacznika oznacza, ze model gwiazdy jest neu-
tralnie stabilny wzgledem zaburzen nie naruszajacych réwnowagi mechanicznej,
ktore nazwiemy cieplnymi. Zmiana znaku wyznacznika w ciagu modeli gwiazd
oznacza, ze mamy do czynienia z przejSciem do modeli niestabilnych, ktore nie
moga opisywac rzeczywistych obiektow.

Roéwnania opisujace narastania zaburzen cieplnych dostaniemy z linearyzacji
rownania (244) zakladajac w nim zale zno$¢ czasowa wielkosci zaburzonych w
postaci exp(7t), niezmiennosé sktadu chemicznego oraz rownowage zaburzanego
modelu.

TS = b — adIZF.

Prawa strone tego rownania mozna wyrazi¢ w formie operatora liniowego dzi-
alajacego na 4.5 i zaleznego tylko od parametréw modelu.
W symetrii sferycznej mamy

SAVE oL,
p  dM,’
Stad i z linearyzacji zaleznosci €(p, T'), mamy
6T dp déL,
T = — — | = . 2
~0.S e(eTT —i—epp) il (328)
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Tu jako podstawowych zmiennych termodynamicznych uzywamy S i p. Korzys-
tamy ze znanych nam zaleznosci

oT op 48
— =Vaua—+— 329
T 45 + . (329)
i
op _ 1p _xrdS (330)
P I'ip Xp Cp
do wyeliminowania 67 i ép.
W obszarach wydajnej konwekcji mamy
désS
=0. 331
il (331)

O obszarach niewydajnej konwekcji, jako lezacych blisko powierzchni, mozna
zalozyé ze pozostaja w roéwnowadze cieplnej. Dla obszaréw promienistych,
bedzie nam najwygodniej skorzystaé ze zwiazku

dInT L.k

aM, = T)%

ktory wynika z (319) z uwzglednieniem (316) i (317) i ktorego linearyzacja daje
nam zwiazek

dM, T ~— "YdM,

d_oT dinp [MT +(/€T—4)§T+I{pép—4&.:|.
L, P r

- (332)

Przechodzgc od stosowania rownania (331) do (332) nalezy pamiegtaé, ze zaburze-
nie na ogo6l zmienia granice obszaru konwekcji. Przesuniecie granicy dane jest

przez
dD \ !
M, = —6D
SM, = — (er) ,

gdzie D = Va4 — Vaq-

Skoncentrujemy teraz uwage na obszarze niekonwektywnym. Z (332), po
skorzystaniu z (329) i (330), wynika nastepujace wyrazenie na zaburzenie stru-
mienia promienistego.

oL, 4prd d 65 op or 6S op
LT —_mer (+vadp +47+b37+bp?, (333)

Cp P

gdzie oznaczyliSmy
— XT
bs =4 — Kk + Ky~

X

p
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Zwigzki taczace dp 1 dr z &S dostaniemy z linearyzacji rownan (316) i (317),
uwzgledniajac w pierwszym z nich (330). Mamy, kolejno,

dér or 1dp xrdS\ dr
=—(2—4+ == - F=— 4
dM, ( T + I'yp Xp cp> dM, (334)
i do or d
p 0T ap
dM, r dM, (335)

Eliminacja ér prowadzi nas do rownania liniowego na Jdp z niejednorodnoscia
proporcjonalng do §5. Nie wypisujac tu jego postaci, ograniczamy sie do za-
uwazenia, ze roOwnanie to ma rozwiazania, poza przypadkiem neutralnej stabil-
nosci dynamicznej. Z tym wyjatkiem, rozwigzanie na dp mozna uzyskaé¢ metoda
funkcji Greena. W ten sposob dostajemy

6p(Mr) = /erg(Mrer)ﬁa (336)

Cp

gdzie funkcja Greena, G, zbudowana jest z rozwigzan réwnania jednorodnego, a

wiec mozemy ja uwazaé ze znang. Odpowiednie wyrazenie na dr dostaniemy z
(335) i (336),

rdM, - 0G 6S

4 dp "OM, ¢,

or(M,) = (337)
Rownania (333) (336) i (337) daja nam catkowy zwiazek pomiedzy 0L, przez
0.S. Korzystajac z niego oraz ze zwiazkow (329-330) i (336) w (328). dostaniemy
rownanie na warto$¢ wlasng -,

T58 = N(8S), (338)

gdzie \ jest poszukiwanym operatorem liniowym, ktérego skomplikowana jawna
postaé nie bedzie nam potrzebna. Zauwazmy tylko, ze jest to operator rézniczkowo
- catkowy i, na og6l, nie hermitowski, a to oznacza, ze jego wartosci wtasne moga
tworzy¢ zespolone pary v i y*. Wynika stad dalej, ze przejscie od modeli sta-
bilnych do niestabilnych moze zaj$¢ w modelu z Det(M ) # 0.

Jezeli zatozymy réwnanie stanu doskonalego oraz state wspotczynniki er, €,,
k1 1 Kp, to rozwigzan rownania mozna szukaé w postaci homologicznej z or/r =
const.

Mamy wtedy z (335)

o _ 0
P T
z (334)
) 5 5
05 3 L 0.6% = 0152,
Cp r P p
2 (319) i (320)
00 _ o752 0T _ 5%,
P p T p
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Po skorzystaniu z powyzszych zwigzkow w (333), dostajemy

oL,

T

= (—0.15bs 4 b, — 1)% = —(0.25k7 + 0.75,.@,))‘%’.

Podstawiamy to wyrazenie na L, oraz wyrazenia zaburzen innych wielkosci
przez %p do rownania (328) i korzystajac jeszcze z (318), dostajemy

5
[0.6¢,T + €(er + ki + 3¢, + ?mp)];p —0.

Wynikajacy stad wzor na v nie prowadzi do warto$ci niezaleznej od M,
Tym nie mniej, dla przyblizonej oceny stabilnosci, mozemy skorzystaé ze
scatkowanej wersji tego warunku, ktéra mozna zapisa¢ w postaci.

5(er + kr) + 15(ep, + K)p)
3Tth

7=- : (339)

gdzie
Fn=L"" / dM,.c,T ~ Tin.

Tylko wyraz s jest (przewazmnie )< 0, nie na tyle jednak by dosta¢ 5 > 0.

To, ze zaburzenia e (wbrew oczekiwaniu) dzialaja stabilizujaco, wynika z
przeciwnych znakéw zaburzeri entropii i temperatury w przypadku homolog-
icznym. Spodziewamy sie podobnej sytuacji dla realistycznych wielkoskalowych
zaburzen gwiazd zbudowanych z gazu niezdegenerowanego. Odwrotna sytuacje
bedziemy mieli w przypadku gazu zdegenerowanego, bo wtedy dla zaburzen
cieplnych mamy
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Nie dziala cisnieniowy zawdr bezpieczenstwa i reakcje jadrowe zaczynaja sie w
sposéb eksplozywny.

Podobnie dla zaburzen zlokalizowanych w cienkich warstwach z aktywnymi
reakcjami jadrowymi, co wynika z catkowej zaleznosci pomiedzy dp i S, bo nie
mozna znaczgco zmieni¢ ci$nienia zmieniajac rozklad masy w takiej warstwie.
Z taka niestabilnoscia spotykamy si¢ w fazie palenia helu w warstwie na zde-
generowanyn jadrem weglowo-tlenowym. Niestabilno$é zaczyna sie od zmiany
znaku czesci rzeczywiste] w zespolone wartosci 7y i przejawia w formie quasi-
okresowych pulséw cieplnych.
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