5 Termodynamika wnetrz gwiazdowych

W tym rozdziale zajmiemy sie wyznaczaniem zaleznosci termodynamicznych
potrzebnych do konstruowania modeli gwiazd i do badania ich stabilnosci. Be-
dziemy wigc znajdowaé funkcje p(p, T, X ) i u(p, T, X ), gdzie wektor X reprezen-

tuje obfitosci pierwiastkow chemicznych, oraz ich pochodne. Sktadowe X bedziemy

traktowali jako zewnetrznie ustalone parametry. Takie podejscie w zastosowa-
niu do modelowania budowy gwiazd jest uzasadnione z wyjatkiem krotkiej fazy
ewolucji zwigzanej z wybuchem supernowej, kiedy reakcje jadrowe nalezy trak-
towaé tak jak reakcje chemiczne.

Wszystkie obliczenia wykonywaé bedziemy przy zatozeniu lokalnej réwnowagi
termodynamicznej. Uzasadnieniem jest to, ze droga swobodna molekul jest
znacznie krotsza od odleglosci, na ktorej parametry termodynamiczne zmieniaja
sie znaczaco. Bedziemy postugiwaé sie pojeciem ci$nieniowej skali odleglosci

_dr _p
dlnp — gp’

H, =

Podobnie zdefiniowane sa odlegtosci H, i Hr. W atmosferze Sloiica H, ~
150km, a droga swobodna atomu H jest ~ 1 cm. Dysproporcja ro$nie w gtab.

We wnetrzach gwiazd promieniowanie elektromagnetyczne moze wnosié is-
totny wktad do cisnienia i energii wewnetrznej. Fotony sa lokalnie sprzezone z
gazem, jezeli droga swobodna fotonu jest znacznie krotsza od Hy. Warunek ten
nie jest spelniony w atmosferze.

5.1 Tozsamosci termodynamiczne

([ Olnp . _ (Olnp
AT = (81nT)p P Xe = <81np>T. (106)

Pierwsze prawo termodynamiki zapiszemy w postaci

Oznaczmy

p
TdS = du — ?dp, (107)

gdzie S oznacza entropi¢ na jednostke masy. Mamy stad wyrazenie na ciepto
wlasciwe przy stalej objetosci

oS ou
=T () = () (108)
ar), ar),
Z pomoca (106-108) wyliczymy pochodne adiabatyczne (przy ustalonej wartosci
S), ktore wystepuja w kryteriach stabilnosci dynamicznej

_(OWmT\ 1 [p [ Ou
bom1= (fﬂnp)s T [p <8lnp>J ’ (109)
_ (Olp\
Fl = (8h’1p)s = Xp+XT(F3 — 1) (110)
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olnT I'o—1 Ts3-—-1
Vo = [ 22 . By (111)
dlnp ) 4 Iy ry
Ciepto wtasciwe przy statym cisnieniu dane jest przez

o oS o I‘lcv
cp = <8T>p_ = (112)

To wyrazenie najlatwiej otrzymaé metoda jakobianow korzystajac ze (108) i
(110). Inne uzyteczne wyrazenie na c, dostaniemy rozwazajac wpierw rozniczke
zupelng potencjalu termodynamicznego, § = u — ST + p/p, na ktérg mamy ze
(109)

d
dj = —SdT + ?p, (113)
skad wynika
(35> _ 1 <8p> __lxr (114)
op)r p*\0T), PT x,p
i dalej, znéw postugujac sie metoda jakobianéw,
P Xr
Ccp = — 115
P pTvad Xp ( )

5.2 Klasyczny jednoatomowy gaz doskonatly

Tlosé czastek znajdujacych w stanie o okreslonej energii Fs; dana jest znanym
wzorem Boltzmanna

E,
N, = Cws exp <_Iﬂi>’ (116)
gdzie C jest stala, a w, oznacza wage statystyczna stanu.

Rozktad pedéw, p dla swobodnych, jednoatomowych, nierelatywistcznych
czasteczek nosi nazwe rozktadu Mazwella-Boltzmanna. Znajdziemy go ktadac w
(116)

g, — Ml _ el

2 2mj

i dws = d®p. Calkowita ilos¢ czasteczek o masie m; w jednostce objgtosci dana

jest przez
N = 4xnC /°° exp | — [pP® |p|*d|p|

Stad, po catkowaniu (116) z wykorzystaniem znanej catki

/ 22 exp(—2?)dx = ﬁ,
0 4

dostajemy wyrazenie na
c_ (27m;kT)3/2
N
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1 ostatecznie wzor

N p|? 3
AN(p) = —————exp (- &p. 117
P) = G pryor P ( omkT ) © P (117)

Cisnienie gazu wyliczamy jako strumienn pedu na jednostke powierzchni,
ktora dowolnie wybieramy jako ptaszczyzne yz w kartezjariskim uktadzie odniesienia.
Dostajemy w ten sposob

Py /vamdN —/|p|2dN = NKT. (118)
Wykonujac caltke skorzystalismy z

/ ztexp(—a2?)dx = M
0

Wzér (118) na p, pozostaje wazny dla gazu, ktéry jest mieszaning czastek o
réznych masach m;. Jezeli wzgledne obfitosci masowe dane sa przez X;, wtedy

Xjp

m;

N, =

Wzory (18-20) w rozdziale 1 wynikaja z przyjecia

N1%

3Yp . 0.5Zp
j>4
Jezeli w energii wewnetrznej gazu ug liczonej na jednostke masy uwzgledniamy
tylko energie kinetyczna czasteczek, to calkujac |p|?/2m z rozktadem (117)
dostajemy wzor (20).

p2dN (p) —NkT _ 30 (119)

2p

W tym najprostszym przypadku z rownari (106) i (109-111) dostajemy

5.3 Roéwnanie Sahy

Przy wyliczaniu parametréw termodynamicznych w warstwach, gdzie zachodzi
czeSciowa jonizacja obfitych pierwiastkéw, musimy uwzglednia¢ udzial energii
jonizacji w u i zalezno$¢ N od T i p. Wzgledne ilosci atoméw znajdujacych
sie w kolejnych stanach jonizacji dane sa, w przyblizeniu gazu doskonalego,
réwnaniem Sahy. Rownanie to uzyskamy ze wzoru (116).

Oznaczmy przez NV; ; iloc atoméw pierwiastka j w stanie i-tej jonizacji, przez
wj,; stosunek wag statystycznych stanu wyzszej do nizszej jonizacji. Wynosi
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on 1/2 dla H i drugiej jonizacji He, i 2 dla pierwszej jonizacji He. Wielkosé
w, oznacza¢ bedzie wage statystyczna stanéw swobodnego elektronu, a Z;; —
energie jonizacji. Dla H, Hel i Hell wynosi ona, kolejno, 13.6, 24.6 i 54.4 €V.
Mamy wtedy ze (116)

Nji — w;; exp _Eji /dwe exp (- p.|” dip, |
Nji—1 " kT dlp,| om kT ) “Pel

7 zakazu Pauliego wynika nastepujacy zwiazek

2 4r|p,|?
dwe = E h3e d|pe‘7
gdzie N, jest iloscig elektronéw w jednostce objetosci. Po scatkowaniu dosta-
jemy
Nj i (QFmEkT)3/2 Ej i
5 = QW : — — 2 . 120
N s P\ Twr (120)

W obszarach cze$ciowej jonizacji helu i wodoru wartoéci I'y i V,q sa znaczaco
obnizone, co sprzyja wystepieniu niestabilnosci dynamicznej dla zaburzen, od-
powiednio, radialnych i nieradialnych.

Dla ilustracji rozpatrzymy przypadek czystego gazu wodorowego. Oznaczymy
przez s stopien jonizacji. Liczba elektronéw w 1 cm?® dana jest przez

_rs
7m

Ne

Roéwnanie Sahy, po podstawieniu odpowiednich staltych, redukuje sie do

2 T1.5
=4.01 x 1079 —e7", (121)
1—5 p

gdzie

p— Eu1 _ 1578 x 10°
kKT T

Rozmiczkujac (121) dostajemy

(5?§P)TS(21—_SS)’ <8?;T)psg:?(1'5+9)~

Stopier jonizacji maleje z gestoscia i rosnie z temperatura. Zachowanie z gtebokos-
cig w gwiezdzie nie musi byé¢é monotoniczne. Na przyktad, w atmosferze, ktora
jest niemal izotermiczna, s maleje. Glebiej jednak przewaznie rosnie.

Mamy

kT
— P14,
p m(+$)

Uzywajac powyzszych wzorow w(106), dostaniemy

2 . (I +s)(2—8)+s(1—s)(1.5+0)
Xr= PEDED '

X ==+
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Energia wewnetrzna, w kérej uwzgledniamy energie jonizacji, dana jest wzorem

3kT = kT
Uy = iﬁ(l +5)+s 7;1 - E(1'5+ 1.55 4 s6).

Roézniczkujac, znajdujemy

(1-5)

KT
e T = "2 (1.5+1.5s+ i (1.5+9)2>
m 2—s

ou kT s(1—5)(1.5+6)
P = —7——
ap m 2—s

Uzywajac dwoch ostatnich wzorow w (109), dostajemy

(1+s)(2—s)+s(1—-s)(1.54+0)

DT IS ) ) T s(1 - 8) (15 + 07

(122)

Zadanie Prosze wyprowadzi¢ podobne wyrazenia na V,q i I'; i zbadaé¢ za-
chowanie tych wielkosci w funkcji s.

Na rysunku 4 wykreslone sa wartosci log T i pochodnych adiabatycznych w
funkcji log p w miejscach gdzie s = 1/2. CzeSciowa jonizacja zawsze obniza
I’y i Vg, dziala wiec w kierunku destabilizacji rownowagi gwiazdy wzgledem
zaburzen radialnych i nieradialnych.

5.4 Mieszanina klasycznego jednoatomowego gazu dosko-
nalego i promieniowania

We wnetrzach gwiazd ponizej fotosfery promieniowanie moze by¢ traktowane,
w bardzo dobrym przyblizeniu, jako relatywistyczny gaz bozonéw pozostajacy
w lokalnej rownowadze termodynamicznej z pozostalymi sktadnikami materii.
Do ci$nienia i ggstosci energii wewngtrznej gazu dodajemy wigc wktad od pro-
mieniowania. Piszemy

P=DPg+DPrad 1 U=Ug~+ Upad, (123)

W rozdziale poswigconym transportowi energii przez promieniowanie wyprowa-
dzimy nastepujace wyrazenia na ci$nienie i energie wewnetrzna gazu fotonowego.
aT* aT*

Prad = —— 1 Urad =

5 ; (124)

Dla materii ztozonej z catkowicie zjonizowanego gazu i promieniowania, wszys-
tkie potrzebne pochodne termodynamiczne mozna wyrazié przez

—1
p=te— (1 i “m“T3) . (125)

3kp
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Parametry wzdtuz linii s = % Linia pozioma pokazuje wartosé¢ I' = g dla gazu
doskonalego.

O ]
0.6 1
0.5 1

0.4

0.3} Py
0.2

0.1

log p

Rysunek 4: Wartosci I's — 11 V,q wzdhuz linii s = % Linie poziome pokazuja

wartosci I's — 1 = % iVaa = % dla niezjonizowanego gazu doskonatego.
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Logarytmiczne pochodne tej wielkosci dane sg przez
Oln ﬁ) . ( Oln g )
— ) =1-p0 i — ) =3(-1).
( Olnp /) olnT .
Uzywajac tych wyrazen w (106), dostajemy
XT =4-— 36 i Xp = B.
Teraz wyrazimy energie mieszniny gazu i promieniowania w postaci

3p
U:§;(2—5)a (126)

Skad na ciepto wtasciwe przy stalej objetosci mamy
[ Ou 3 p

p

(3105), = 200
)

oraz

Teraz juz tatwo z pomoca rownan (109-111), znajdziemy
F3—1=§§:§g, (127)
Ve = s (128)
F1=ﬁ+§(48_37%)2. (129)

Latwo tez sprawdzimy, ze dla 8 malejacego od 1 do 0, V,4 maleje monotonicznie
od 0.4 do 0.25, a T'; od 5/3 do 4/3. Promieniowanie wplywa destabilizujaco na
rownowage dynamiczng gwiazd. W mechanice newtonowskiej, efekt ten nie
moze samodzielnie spowodowaé niestabilnosci wzgledem zaburzen radialnych.
Jednak przy uwzglednieniu efektow relatywistycznych, niestabilnosé¢ wystepuje
juz dla I'; nieco wigkszych niz 4/3 (réow. 80).

Wroémy jeszeze do zaleznosci (126). Jesli skorzystamy z niej w rownaniu
(15), to otrzymamy nastepujaca posta¢ twierdzenia o wiriale dla mieszaniny
jednoatomowego gazu doskonatego i promieniowania.

3 My w

Z/l—2/0 p(2 B)dM,. > 5

Zauwazmy, ze przy 8 — 0, Y — —W i energia caltkowita gwiazdy & — 0. W tej

granicy gwiazda traci swoj zapas energii. niezaleznie od wartosci M i R.
Zadanie: Przypusémy, ze gwiazda zbudowana jednoatomowego gazu doskon-

alego i promieniowania, jest opisana politropa n = 3. Postugujac sie Tabelg 1,

znalez¢ jawna postaé zleznosci M (3, p)
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5.5 Elektronowy gaz zdegenerowany

Zapiszemy zakaz Pauliego dla elektronéw w postaci

2
dN(Ipl) < s54m|p[*dlp|. (130)

Dla gazu niezdegenerowanego mamy silng nieréwno$é, znak = odpowiada petnej
degeneracji. Rozwazymy wpierw ten przypadek. Oznaczymy przez pp maksy-
malng warto$¢ modutu pedu (ped Fermiego) i po scatkowaniu dostajemy

2 47 4
Ne= 2275, (131)

7 drugiej strony, ilos¢ elektronéw na jednostke objetosci, dana jest przez

p_p(X+05Y+057) p(l+X)

N, = ~ = .
Mbe m 2m
Stad
3(1+ X)p]Y?
=h|———— . 132
br [ 16mm ] (132)

Postepujac tak jak w przypadku doskonatego, wyliczymy ci$nienie gazu elek-
tronowego, p., jako catke

PF
m:/ povsdN(|p]).
0

W przypadku nierelatywistycznych elektronéw mamy p = m.v. Po scatkowa-
niu dostajemy

8w 5
e = ———— D 133
p 15h3mepF ( )
Podstawiajac wyrazenie na pp, mamy ostatecznie
8wh? [3(1+ X)1**
e =Kp°? 2z K = = . 134
Pe = 2P 28 = T5m, | 167m (134)

Liczbowo, K = 3.16 x 10'2 dla X = 0.

W przypadku pelnej degeneracji elektronéw wktad niezdegenerowanego gazu
jader atomowych, p;, do catkowitego cisnienia jest maly, co wynika z oszacow-
ania

pi kT 26x107* T

- =9 135
De mqup4/3 1 pg/?) ( )

gdzie p; jest Srednim ciezarem molekularnym gazu jader, Ty = T'/ 10°K i pg =
p/10%gcm™3. W bialych karlach, poza cienkg warstwa zewnetrzng, mamy p; ~
14 (glownie C i O), pg ~ 11 Ty < 1, a wiec zachodzi p;/p. < 1. Tak wigc jesli
efekty relatywistyczne sa do zaniedbania, to strukture wewnetrzna bialego karta
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opisuje w przyblizeniu politropa n = 1.5. Z réwnan (56) i (134) dostajemy, po
podstawieniu statych,

R M 71/3
— =1.25x 1072 — . 1
o 5% 10 (M@) (136)

W granicy ultrarelatywistycznej (v — ¢) mamy

- clp|
v 3 .
Teraz po calkowaniu mamy
2w 4
Pe = %pp
i eliminujac pr dostajemy
1/3 4/3
3 he (1+ X
pe=Kp3 4, K= (2) M(IERE) (137)
T 8 2m

Dla X = 0 mamy teraz K = 4.89 x 10'*. W tym przypadku mamy struk-
ture politropowg z n = 3. Masa takiego obiektu (masa Chandrasekhra) wynosi
Mep, = 1.459 (por. zadanie na koricu rozdz. 2) i wyznacza nieosiggalne maksi-
mum masy gwiazdy zbudowanej z gazu zdegenerowanych elektronéw i niezde-
generowanych jader atomowych.

Dla obliczeni realistycznych modeli gwiazd potrzebne sa nam zaleznosci ter-
modynamiczne dla gazu elektronowego, ktory jest tylko czesciowo zdegenerowany
i umiarkowanie relatywistyczny. To drugie oznacza, ze na ped elektronu powin-

nismy uzywaé¢ wyrazenia
mev

P A= (oljor

(138)

a na energie kinetyczna

2\ —3 2
( - 'C’l) - 11 = mec? ( 1+ n'f;LQ - 1) . (139)
e

Rozklad pedéw czeSciowo zdegenerowanego gazu elektronowego opisuje sta-
tystyka Fermiego-Diraca

1
1+ exp(E /KT — )

8
dN(lp|) = ﬁlpl2 dlpl, (140)

gdzie 9 jest parametrem degeneracji, do wyznaczenia w funkcji T i p. Mamy
teraz

p(1+X) 8m [ p|*d|p|
=N, = — . 141
2m )y 1+exp(E. /KT — 1) (141)
o0 3 d
Do = 8 p|"vd|p] (142)

T 3h3 )y 14 exp(E /KT — 1)
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Energia wewnetrzna gazu elektronowego na gram dana jest wyrazeniem

:8i/°° E.|p|*d|p|
h3p Jo 1+ exp(E/kT —4)

(143)

Ue

Rownania (138-143) daja wystarczajaca podstawe do wyliczenia — z uwzglednie-
niem efektow relatywistycznych i kwantowych — wszystkich potrzebnych wielkosci
termodynamicznych dla doskonalego gazu elektronowego. Sposob jest jednak
dosé zawiktany. Rozpatrzymy przypadki graniczne, zaczynajac od pelnej de-
generacji.

Przypadek pelnej degeneracji odpowiada granicy

Y —o00iTl — 0.

Mamy wtedy
1 1 jeseli E, < kT
.. 144
1+ exp(B/kT — ) { 0 jezeli B, > kT (144)
Wyliczymy p. dla tego przypadku. Wprowadzamy oznaczenia
_ Ipl : _ Pr
r=— 1 Tp =
MeC MeC
i korzystamy z rownosci
cx
v = —.
o V1422
Wynik prostego catkowania (141) mozna teraz zapisa¢ jako
16mmime®
= 1. 145
P+ x)"F (145)
Ze (142) z wykorzystaniem (144) dostajemy na ci$nienie
_ ey (146)
Pe = 343 1
gdzie
T 8/$F vl (22% — 3)4/1+ 2% + 3In(zr + /1 +22)
= — = ap(22% — x n(x %),
R Vipe T " " "
a ze (143) nastepujace jawne wyrazenie na energie wewnetrzng
mcdm?
.= €7, 147
U 3]7,3/) 2 ( )

gdzie

TE
Iy = 24/ (V1422 — 1)az?de = 8x%h (/1 + 2% — 1) — I;.
0
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W granicy nierelatywistycznej mamy

8 12 .
xFHO,Zlﬂgx%,IQHExOF,

a w granicy ultrarelatywistycznej mamy
xpaoo,l]HQ:c% ,IQHG.T%.

Skad wynikaja, otrzymane juz wczesniej, zaleznosci politropowe miedzy p. i p.
O wielkosci poprawek relatywistycznych decyduje parametr zp. Gdy X = 0,
mamy

xp =T7.87x1073p!/3 (148)

zadanie: Prosze, wyznaczyé gorng granice masy zimnego biatego karta, ktorego
strukture mozna przyblizaé¢ politropa n = 1.5. Jako kryterium przyja¢ wzgledny
blad cisnienia Ap/p < 0.05 w calym wnetrzu. Zakladamy X = 0, catkowita
jonizacje i zaniedbujemy ci$nienie gazu jader atomowych.

Przypadek czesciowej degeneracji rozwazymy w nierelatywistycznej granicy.
W réownaniach (141-143) ktadziemy wiec

Cpl? . Pl
= iv="+

E, .
2me Me

Definiujemy catki Fermiego-Diraca wzorem

o0 yn
F, = —_—d 149
)= [ e (149)
i dostajemy 32
_ 8mm(2mckT)
p= W1+ X) Fy/o(¥) (150)
i
47 (2m kT)>/?
Pe = %Fm(w (151)

Energie mamy, podobnie jak dla gazu niezdegenerowanego,
Ue = = — (152)

Zauwazmy, ze parametr degeneracji zalezy od parametrow termodynamicznych
tylko poprzez p(1+X)/T3/%. Granica gazu niezdegenerowanego odpowiada 1) —
—o0. Wtedy jedynke w mianowniku wzoru (140) mozna zaniedbaé. Rozktad
Fermiego-Diraca przechodzi w rozktad Maxwella-Boltzmanna. Z poréwnania ze
wzorem (117) wynika, ze w tej granicy mamy

3
eV - —h (L+X)p .
Am(2mmkT)3/2
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71 degeneracja relatywistyczna i
61 - ]
degeneracja nierelatyw.
®
Q 5 © R
[®)]
3 ®
= 4 ® i
®
3l “ gaz niezdegenerowany i
®
21 ® b

60 65 7.0 75 80 85 9.0 9.5 10.0 10.511.0
log T

Rysunek 5: Obszary degeneracji na diagramie p — T dla gazu bezwodorowgo X.
Linia diagonalna odpowiada w (153), a linia horyzontalna odpowiada xp = 1
w rownaniu (148). Symbole ® odpowiadaja parametrom centralnym modeli
gwiazdy populacji I z M = 1My w ciggu pierwszych 12 miliardéw jej ewolucji.
Pierwsze trzy modele znajduja sie w fazie ciagu gtéwnego.

Stad wniosek, ze efekty degeneracji sa zaniedbywalne, jesli

p(1+ X)
T3/2

4m(2mmek)3/?

e =1.6x10"% c.gs.K.. (153)

< Cdeg =

Wyrazenia termodynamiczne dla gazu ztozonego z czesciowo zdegenerowanych
elektronéw i niezdegenerowanych nukleonéw otrzymujemy z

pg:pj+peiug:uj+ue;
gdzie

KT :
pj = W” (X +0.25Y) iu; = :%.

Zadanie: Prosze¢ wyprowadzi¢ wyrazenia na I'y i V,q dla gazu zlozonego
z catkowicie zdgenerowanych elektronéw i niezdegenerowanych jader. Uproscié
wzory dla granicy nie- i ultra- relatywistycznej.

5.6 Klasyczny gaz niedoskonaly

Przyblizenie gazu doskonatego polega na zaniedbaniu oddziatywan miedzy cza-
steczkami w energii wewnetrznej. Oddzialywania elektrostatyczne wnosza is-
totny wktad do energii, gdy typowa odlegtos¢ miedzy jonami D jest na tyle
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log T

Rysunek 6: Obszary stosowalnosci réznych uproszczeri a diagramie p — T dla
wodoru. Na lewo od linii 8 = p,/p = 0.9 wklad ci$nienia promieniowania jest
zaniedbywalny. Na prawo od linii s (stopieni jonizacji)=0.9 i powyzej log p = 0
wodor jest zjonizowany. Powyzej ciagtej linii diagonalnej istotne sa efekty oddzi-
alywan elektrostatycznych. Powyzej przerywanej linii diagonalnej istotna jest
degenaracja wolnych elektronéw. Kropki odpowiadaja centralnym parametrom
modeli gwiazd populacji I wieku zero, o masach od 0.85 do 100M.
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gdzie Ze jest reprezentatywnym ladunkiem elektrostatycznym jader. Ocene
odlegtoséi D daje promien sfery Wignera-Seitza, ryws, wyznaczony réwnaniem

1

Le

)

47”"%&/8 1 mpy
3N, p
N; oznacza iloé¢ jonéow w jednostce objetosci. Jezeli gaz sktada sie wylacznie
z wodoru, to linie ograniczajaca obszar stosowalnosci przyblizenia gazu doskon-
alego na diagramie p — T wyznacza rownanie

p=85x10"T373. (154)

W warunkach niskich temperatur i wysokich gestosci nastepuje krystalizacja
materii. Efekt ten jest istotny dla zimnych bialych kartow. Oszacowanie daje
wartosé I'. = 170, przy ktorej nastepuje krystalizacja.

Rownanie Sahy (120) dobrze opisuje stan jonizacji tylko dla odpowiednio
niskich gestosci. Jezeli odleglosci migdzy atomami staja sie poréownywalne z
ich rozmiarami, to dochodzi do jonizacji niezaleznie od temperatury (atomy w
metalach sg zjonizowane w temperaturach pokojowych). Efekt ten nosi nazwe
jJonizacyi cisnientowej. Dla gazu wodorowego ocene gestosci, przy ktorej ona
zachodzi daje rownosé

rws = promient Bohra =5 x 107° cm,

co odpowiada
3

p~lgem .
Uwzglednienie efektow oddzialywan miedzy czasteczkami gazu w rowna-
niu stanu wymaga skomplikowanych obliczenn numerycznych. W modelowaniu
gwiazd korzysta sie obecnie najczesciej z tablic OPAL, w ktorych wszystkie
potrzebne wielkosci termodynamiczne sa stablicowane w funkcji parametrow T
i p/T? dla roznych sktadéw chemicznych. Tablice te sa wynikiem obliczen opar-
tych na modelu fizycznym, w ktorym elementami sa elektrony (zwigzane lub
wolne) i nukleony. Dostepne sa rowniez tablice MHD, wynik obliczent opartych
na modelu chemicznym, w ktérym elementami gazu sa elektrony i jony.

5.7 Neutronizacja

We wnetrzach gwiazd neutronowych gestosé materii przekracza gesto$é materii
jadrowej wynoszaca ok. 2 x 10 g cm™3. W tych warunkach jadra atomowe
rozpadaja sie¢ na swobodne nukleony. Znaczace ilosci swobodnych neutronéow
moga wystepowaé juz przy przekroczeniu gestosci 1.2x107g cm ™3, co odpowiada
energii Fermiego Fp = p%/2m. = ¢*(m, — m, —m.). Przy takich gestosciach
swobodny neutron nie rozpada si¢ (charakterystyczny czas rozpadu neutronu w
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normalnych warunkach wynosi 11 min), bo poziomy energetyczne z E. < Ep sa
zajete.
Wzgledne obfitosci neutronéw wyznacza réwnowaga rozpadow 3

n—p+e +1,

i procesow odwrotnych
p+e —n4 ..

Przy gestosciach ~ 10'* g ecm™3 protony i neutrony sa juz zdegenrowane. Ze
wzrostem gestosci rosnie wzgledna obfito$é neutrondw.

Pierwsze modele gwiazd neutronowch (Oppenheimer i Volkoff, 1939) byly
konstruowane przy zalozeniu rownania stanu dla nierelatywistycznych fermi-
onoéw, p o p®/3, z wykorzystaniem relatywistycznego warunku roéwnowagi hy-
drostatycznej (11). Rozwigzania istnialy tylko dla mas w zakresie M = 0.2 —
0.76 M. Wyznaczone promienie gwiazd znalazly si¢ w zakresie, odpowiednio
R = 26 — 9 km. Dla poréwnania promien biatego karta o masie 0.76 M, jest
réwny 0.0115Rs = 8000 km. Ta ogromna réznica wynika przede wszystkim
ze stosunku mas neutronu i elektronu. Stosujac wzor (134) do gwiazd neu-
tronowych nalezy zastapi¢ m. przez m,,.

Oppenheimer i Volkoff pomineli nieznane wtedy efekty oddzialywan jadrowych,
tworzenie hiperonéw i pionéw. Dotad nie mamy dobrej teorii budowy materii
o gestosciach przekraczjacych 2 x 10 g cm™2. Rozmaite wspolczesne rowna-
nia stanu prowadza do gérnego ograniczenia na mase gwiazdy neutronowej w
przedziale 1.5 — 2.5M. Dobrze wyznaczone obserwacyjnie masy mieszcza si¢ w
granicach 1.32 — 1.44M. Sa wiec nizsze od wszystkich wspotczesnych gornych
ograniczen, ale wyraznie wyzsze od historycznej warto$ci masy maksymalnej.
Rozne réwnania stanu prowadza do zblizonych promienii i centralnych gestosci
gwiazd neutronowych R = (114 1) km i p. ~ 10'5 g cm 3.
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