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par Evry SCHATZMAN
SOMMAIRE. — Nous montrons dans ce travail que la théorie de B&THE (1) (?) du débit d'énergie des étoiles est applicable aux naines blanches. Voici les étapes de notre étude :
TI. Sous l'influence du champ de pesanteur très intense des naines blanches, l'hydrogène se sépare presque complètement des autres éléments (dont le mélange est supposé identique au mélange de Russezr). Les naines blanches sont donc schématiquement constituées d’un noyau de mélange de RUSSELL entouré d’une mince couche mixte, hétérogène où le mélange de RusSELL et l’hydrogène sont mêlés, et d’une couche d'hydrogène pur. La couche mixte a une épaisseur de l’ordre ne centième du rayon de l'étoile.
II. Au zéro absolu, la couche mixte a une épaisseur nulle, l'hydrogène « flotte » audessus du mélange de RussEL. On montre que cela a un sens d'étudier l’éloile au zéro absolu, et on étudie en particulier la variation du rayon de l'étoile en fonction de sa teneur en hydrogène.
IIT. Les théories de la transparence de la matière stellaire sont utilisées pour calculer la température intérieure d’une naine blanche. La température est fonction de la luminosité, de la masse, du rayon et de l'épaisseur de la couche d'hydrogène.
IV. D’après la théorie des réactions thermonucléaires, le débit d'énergie à température et densité données est proportionnel au carré de la densité et au volume réactif. Les calculs développés dans la première partie donnent la valeur numérique de ce volume, qui est celui de la couche de mixte. Comparée au Soleil, une naïne blanche a un volume réaciif beaucoup plus petit, et une température un peu plus faible, ce qui compense l’accroissement de vitesse de réaction dû à la grande densité ; cela explique le faible débit d'énergie des naines blanches. Le débit d'énergie des naines blanches peu lumineuses s'explique par la réaction de formation du deuton, mais à condition d’écarter les règles de sélection de Gamow-Teller relatives à la radioactivité B au profit de celles de Fermi, dans leur application à cette réaction.
V. Les relations obtenues en troisième et quatrième parties nous permettent de calculer la relation Masse-Luminosité pour les naines blanches.
VI. Conclusion. — Il est donné un aperçu de l’évolution des naines blanches.
PRÉFACE
Ce travail a été exécuté en partie à l'Observatoire de Haute Provence, en partie à Paris. Le point de départ en est de fructueuses conversations avec Mr Daupix et
(1) Phys. Rev., 55, 434 (1939).
(2) Ap. J., 92, 118 (1940).
Nous exposons à diverses reprises, dans ce travail, la théorie de BETKE. Rappelons seulement ici - que B£THE a montré que la transformation d'hydrogène en hélium nécessitait la présence d’un catalyseur, qui est le carbone, et a étudié la cinétique de cette transformation.
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Mr FenRENBACE sur la théorie de Berme. Dès les premiers résultats, Mr DuUrAY me fit l'honneur de s'intéresser à ce travail et m’encouragea à en faire un su jet de Thèse. Je dois tout particulièrement remercier Mr Duray de m'avoir si généreusement donné accès à l'Observatoire de Haute Provence.
L’aide de Mr BRUHAT fut inestimable et l’annonce de sa déportation, puis de sa mort en Allemagne m'ont profondément attristé. Je rends hommage ici encore à Mr BRUHAT et garde un souvenir ému de la sympathie qu’il a bien voulu me témoigner si souvent.
Je remercie également Mr CHALONGE et Mr BARBIER de l’accueil qu’ils ont réservé à mon travail, et Mr MINEUR d’avoir mis une calculatrice à ma disposition. Je remercie Madame BERTHOD de l’ingrat travail de calculs numériques qu’elle à fait pour moi.
Mr Louis DE BROGLIE a bien voulu présenter mes notes à l’Académie des Sciences. Je lui suis très reconnaissant de l’intérêt qu’il a accordé à mon travail. Je remercie Mr CRoOZE de tous ses conseils, et Mr MoRAND de ses aimables critiques. Enfin, les conversations que j’ai eues avec Mr KUIPER m'ont permis de dissiper quelques faiblesses de mon exposé.
Je remercie enfin l’ Éditeur du soin avec lequel mon travail est présenté.
INTRODUCTION
La première application de la mécanique statistique de FERMI à la théorie des naines blanches, à été faite par R. H. FowLer en 1926. STONER et ANDERSON ont établi séparément en 1929 la formule reliant la pression à la densité, en tenant compte du changement de masse des électrons avec la vitesse. CHANDRASEKHAR, en différents mémoires parus avant 1939 a mis au point la chimie des naines blanches telle que nous la connaissons actuellement.
Nous allons donner dans cette introduction une vue d'ensemble sur l’état actuel de la théorie des naines blanches, et nous préciserons les points obscurs qui se trouvent éclairés par notre théorie.
I. ÉTUDE DE LA MATIÈRE SUPER-DENSE. — Nous suivons d'assez près l'exposé de CHANDRASEKHAR ({ntroduction to the study of Stellar Structures. Référence dans le texte : S. S. ). La densité moyenne des naines blanches est de l’ordre de 10 et atteint 10%, Les propriétés de la matière à ces densités sont très différentes de celles que noului connaissons sur Terre.
Le phènomène de l’ionisation thermique avait été bien mis en évidence par SAHA. L’ionisation due à la pression à été mise en évidence plus tard par FowLER et a été précisée par l’emploi par FERMI de la méthode des volumes exclus. Aux très fortes densités, l’ionisation est complète, les électrons sont « libres » à la façon des électrons libres des métaux, et on peut décrire en première approximation leur mouvement par une fonction d’onde plane monochromatique.
Dans le calcul statistique de la pression, de l’énergie interne, on tient compte séparément des électrons et des noyaux. On a un mélange d’un gaz d'électrons et d’un gaz de noyaux, ces deux gaz ayant des propriétés très différentes.
Pour des densités de l’ordre de 106 et des températures inférieures à 20.105 degrés, le gaz d'électrons est dégénéré, alors que le gaz de noyaux ne l’est pas. (Rappelons que le facteur de dégénérescence est proportionnel à l’inverse de la masse des particules.) La pression due au gaz de noyaux se calcule alors comme celle du gaz parfait à la même température, ayant le même nombre de particules par unité de volume. Au contraire la pression du gaz d'électrons à T° pour les fortes dégénérescences est pratiquement due à l’agitation résiduelle des électrons au zéro absolu comme on le verra plus loin. Précisons ces résultats ($S. S. chapitre X).
Le nombre d’électrons par centimètre cube est :
(1) Nn=LN He u, —= nombre d’unités de masse par électron libre ; p — densité ; N = nombre d’Avogadro.
Le nombre 91 d’électrons est relié à la quantité de mouvement maximum p, au zéro absolu (gaz d'électrons complètement dégénéré) par ($S. $S. chapitre X\ :
(2) IT — Die
1e constante de Planck.
En posant (Représentation paramétrique) :
Po 3 / = —) ) ; £ mc m — masse de l’électron, c — vitesse de la lumière, il vient :
8rmc?
(4) JTE HET HE 5,87. 1027.
La dégénérescence est supposée relativiste, c’est-à-dire que l’on tient compte pour
les électrons rapides de la variation de masse avec la vitesse (#). La pression P au zéro absolu est alors ($. $.) :
_ rmAci 2e de (5) P = rs i(æ) = 6,01.10%##(x), avec (6) f(x) = x(2x? — 3) (x? + 1)1/2 + 3 Argt sh x.
Lorsque l’on n’est plus au zéro absolu mais à une température définie par 6 — 1/XT (k, constante de Boltzmann, T température absolue) p, n’est plus la quantité de mouvement maximum et pour les très fortes dégénérescences, le paramètre x est relié à 41 et P par les relations ($S. $. chap. X) :
__ 8rmic® , € 2 Pen 0 | (7) ii Dons x I + (Omc2) er ve EP + 1 | __ rmics 42% x(v2 + 1)12 (8) F—= DETTE f(x) à 1 + CES SEE er |
En première approximation, la relation (4) est valable. Pour : DEL OU" ue — 1 (hydrogène pur),
re NS il (x) — 1,23
on à :
et l’on a :
P = [22,87] (1 = {8,11 Te =):
Les nombres entre crochets sont les logarithmes à base 10 des coefficients. (Cette notation, qui consiste à remplacer un coefficient numérique par son logarithme de base 10 placé entre crochets, sera constamment utilisée.)
On voit que même pour T = 10!, le second terme n’est que la centième partie du terme principal.
Dans les mêmes conditions de densité, la pression due au gaz de noyaux est Mer Fe
R — constante des gaz parfaits, & — masse atomique moyenne du gaz de noyaux.
Ici, avec les valeurs numériques adoptées (hydrogène pur) : P = [18,92JT.
(5) On arrive ainsi à la formule de STONER et ANDERSON (équations (5) et (6)).
De vives critiques ont été adressées par EDDINGToN (colloque des Astrophysiciens, 1939) à la formule de STONER et ANDERSON. EDDINGTON considérait la justification de STONER et ANDERSON, comme celle de CHANDRASEKHAR, comme insuffisantes. CHANDRASEKHAR, au contraire, n'accepte pas l’argumentation d’EppinGron. Nous adopterons tout de même la formule de STONER et ANDERSON, car les résultats qu’en a tirés CHANDRASEKHAR, paraissent mieux s’accorder avec les observations des naines blanches.
THÉORIE DU DÉBIT D'ÉNERGIE DES NAINES BLANCIES ÿ!
Pour 7 = 2.107 degrés, la pression du gaz de noyaux est les deux centièmes de celle du gaz d'électrons. Pour T = 105, elle est les dix centièmes de celle du gaz d'électrons. Dans le cas d’un mélange de RUSSELL ayant le même nombre d'électrons par cmÿ, donc même pression du gaz dégénéré d’électrons, le nombre d’atomes grammes par électron libre est multiplié (formule 1) approximativement par 2, et la masse atomique moyenne du gaz de noyaux (formule 9) est multipliée approximativement par 20. La correction de pression est donc environ 10 fois plus faible, soitrespectivement
deux millièmes et dix millièmes de celle du gaz d’électrons à 2.107 et 108 degrés. En _ fait, une température telle que 105 degrés n’est pas atteinte dans les naines connues. L'étude de Sirius B, telle qu’elle est faite par CHANDRASEKHAR, avec les données habituellement admises pour la masse, le rayon et la luminosité ($S. $., chap. XI), montre que la dégénérescence apparaît tout à fait au voisinage de la surface de l'étoile à une température de 1,7.107 degrés. Nous retrouvons par notre théorie des températures du même ordre de grandeur. À ces températures, la pression du gaz de noyaux, quelle que soit leur nature, peut être considérée comme négligeable.
Nous utiliserons donc les résultats de CHANDRASEKHAR. Nous définirons plus loin, pour les naïnes blanches, une région de dégénérescence, où l’on ne tient compte que de la pression du gaz d'électrons (au zéro absolu) et une région denon dégénérescence ({). où l’on tient aussi compte de la pression de gaz parfait du gaz de noyaux. Nous discuterons au moment voulu la part d’arbitraire de notre définition de la surface d’apparition de la dégénérescence (3° partie, $ 28).
II. L’OPACITÉ DE LA MATIÈRE STELLAIRE. — L'énergie produite dans les couches intérieures de l’étoile est transmise par rayonnement, par conduction ou par convection. Nous supposerons qu’il n’y a pas de courants de convection ni de phénomènes de turbulence. Supposons que l’étoile ait la symétrie sphérique. Alors le flux d’énergie L(r) à travers une sphère de rayon r est lié au débit d’énergie € par gramme par la relation :
dL(r) dr
(10) = drr°ep.
Si l’on néglige le transfert d'énergie par conductivité, le flux est lié au gradient de pression de radiation par :
(ui) d (gur«) se xL(r)
dr \3 | Ancr? P a = constante de Stephan, c — vitesse de la lumière,
(2) Nous désignerons ultérieurement la région de dégénérescence par D et de non dégénérescence par ND.
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— coefficient d’opacité (5). x est le coefficient d'absorption de Pénergie lumineuse. On peut définir avec KorHaARI un coefficient de conductivité par rayonnement :
’ PO ES À 4QC m3 AT es TION ME NE he xp. dr Fa 3xo dr à ar (12) HR = — AR
H,, étant l’énergie radiative transmise par centimètre carré.
On a de même un coefficient de conductivité thermique (transfert d'énergie par diffusion) :
* | ar
(12 bis) He = — àc PS H, étant l’énergie thermique transmise par centimètre carré.
La densité totale de flux d’énergie est :
L(r) dar
(13) ri mn un UNE)
En général, on ne tient pas compte de la conductibilité thermique et on considère la formule (11) comme correcte.
Les valeurs des coefficients Ap, AC ont été étudiées et comparées par KorTHaRi (5) pour des électrons libres en présence de noyaux pour la matière D et ND. CHANDRASEKHAR (7) a calculé )2, ou plutôt x pour la matière D et ND et trouve les mêmes résultats que KoTHARI. Les cas intermédiaires (dégénérescences moyennes) sont inaccessibles par le calcul autre que numérique.
Par ailleurs, les calculs numériques complets du coefficient d'absorption par la matière stellaire non dégénérée, compte tenu de l'ionisation des éléments, ont été faits par STROMGREN (5).
On a montré plusieurs fois (°) que presque toute l’étendue d’une naine blanche est dégénérée. Seule subsiste une frange très mince de matière non dégénérée. Or un résultat très important de la théorie de KoTHARI est que la conductibilité est très grande pour un gaz d'électrons dégénérés. En d’autres termes, la plus grande partie d’une naine blanche est transparente à l’énergie, et sa température est sensiblement uniforme.
Ces résultats ont été confirmés récemment par MARSHAK (1°).
(5) Pour la définition du coefficient d’opacité, voir :
EppinGTox, 1. C.S.
CHANDRASEKHAR, Stellar Structures.
Handbuch der Astrophysik, 8.
(6) Kormarr, M. N., 98, p. 61 (1932). — Phil. Mag, 18, 361 (1932). (7) CHANDRASEKHAR, Proc. Roy. Soc., À. 188, 241 (1931).
(8) STRÔMGREN, Zeits. f. Ap., 4, 118 (1932).
(?) Voir par exemple : CHANDRASEKHAR S$. S.
Handbuch der Astrophysik, T. B. STRÔMGREN.
(19) MaRsHAK, Ap. J., 92, 321 (1940).
Nous utiliserons les résultats indiqués ici et les appliquerons au calcul détaillé de la température des naines blanches.
III. L’ÉTAT ACTUEL DE LA THÉORIE DES NAINES BLANCHES. — Contrairement à la théorie que nous développons plus loin l'étoile est supposée chimiquement homogèue. Autrement dit, l’ionisation étant supposée totale dans toute l’étoile, la masse atomique par électron libre u, est supposée constante à travers toute l’étoile. On peut considérer comme une réalité physique l’existence d’une région ND de faible étendue (11). Il est donc légitime, en première approximation, d'étudier l’étoile comme si elle était au zéro absolu, et la matière qui la constitue entièrement dégénérée.
L’équation d'équilibre
dP (14) | fe à laquelle il faut adjoindre z GM (6) go 0
P = pression totale,
g = intensité du champ de la pesanteur,
Mi(r) — masse comprise à l’intérieur de la sphère de rayon r, G = constante de gravitation,
se réduit à : :
L dPa Lo dr nom
k HE l a ; car la pression de radiation pr — zaT* est nulle (ou négligeable). La pression du gaz se réduit à la pression du gaz dégénéré d'électrons, et cette pression est liée à la densité par les relations :
pN 8rm°c?
(1) (4) Ù - I — Le = aps 2 mic5 (5) P = -i(a), (6) f(x) = x (2x2 — 3) (x? + 1)12 + 3 Argt sh x.
_ Voyons de quelle façon on obtient la configuration de l'étoile. Nous suivons les
(4) Nous avons donné plus haut des indications sur ce fait. Nous avons indiqué (référence 9) où on peut trouver cette démonstration. Rappelons que Sirius B, ou compagnon de Sirius, a eu son existence déduite en 1844 par BesseL de la forme sinusoïdale de la trajectoire de $irius dans le ciel, et n’a été vu pour la première fois qu’en 1861. L'étude de son spectre pour la première fois en 1915 par ADAMS, conduit à admettre un très petit rayon pour Sirius B.
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calculs de CHANDRASEKHAR. Nous les exposons en détail, car leur détail même nous servira. On pose :
(17) p = Br!, avec :
4,5 8 4,5 (18) A TE — 6,01.10%, B— nn _ — 9,82.105 pe.
L’équation d'équilibre (14) différentiée, compte tenu de (15), donne :
1Xdr 2e % (19) AE T — — 4rGp, ou :
ABLE dre TE) ee 3 Lu Bal de) éBe on | dif) va 8x4 dx de dr EDG Ecdf(æ)r 8x dns dVaæ? +1
(ée) a dr (a? +1}2dr ; dr, L’équation (20) peut être réécrite ainsi :
1 d / ;dva? +1 r GB. 3
RE
en posant 3
(24) 2 7 El.
Il vient :
1x dy r GB?
25 nt (NAN Pons CHE Ge Fi dr £ +) YEN D 1
Soit x, la valeur de x au centre de létoile, y, la valeur correspondante de y au centre. Introduisons les nouvelles variables n et ® définies comme suit :
(26) r = ar y = YoD avec 2A\1/2 1 7,71.108 (27) XX = (3) — — PRES V8 7 2 — pr; il re By LeYo Yo &o" Ed:
L’équation diftérentielle prend finalement la forme :
Led d® 1 ve (28). = ( Te) (ei) | n° dn L d' Yo”
D’après (26) nous avons à chercher une solution telle que ® prenne la valeur unité à l’origine. De plus, la dérivée de ® doit s’annuler à l’origine. La limite est définie par le point où la densité s’annule, et nous voyons d’après (25) que, si » désigne la limite, (29) D) = Ye Calculons maintenant la masse de la configuration. La masse comprise à l’intérieur d’une sphère de rayon réduit nest :
n rn M ES Je 2dr — 3 An :
(30) (n) AT : or?dr Ana J pn°dn or la densité p a pour expression :
(31) p = B(y,*®? — 1}°2, d’où :
nf 1 \32 (32) Min) = 4r0°By,°/2 ie => =) n’dn.
La quantité sous le signe somme s’intègre immédiatement, en tenant compte de l'équation différentielle (28). D’autre part, en tenant compte de l’expression (27)
de « :
| 2A\82 1 dd AE es LR 0 tete (33) Mn) = 4T (à) m° d
B étant proportionnel à x, on voit que M = net R = 71.
TABLEAU I en moyen
1 /y? M/O a “ : ee R en cm 0 5,70 : CO CO 0
à 0,01 cn 9,85.108 3,70.107 413.108 0,02 5,32 337-108 1,57.107 5,44.108 0,05 4,87 8,13.107 5,08.10$ 7,69.108 0,1 4,33 2657107 21010 9,92. 108 0,2 3,04 7,85.106 27,92.105 1,29.10° 0,3 2,95 3,50. 105 4,04. 105 Mic 0,4 2,45 1,80. 105 2,29, 105 1,72.10° 0,5 2,02 9,82. 105 1,34. 105 1,93. 109 0,6 1,62 5,34.105 TA 2:15-.10° 0,8 0,88 1,23.105 1,92. 104 2,79. 108 1,0 0 0 0 CO
Pour une même densité électronique centrale, la masse est proportionnelle à 72 et le rayon à 1. La masse par électron libre est comprise entre 1 (hydrogène) et 2 environ (autres éléments, par exemple O 2, He 2, etc.). Si l’on trace la courbe log R : log M, pour une étoile d'hydrogène pur, on obtient la courbe pour une étoile
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faite seulement. de mélange de Russell par une translation (voir figure 1). Les naines blanches ont leur point figuratif sur ce diagramme nécessairement compris entre les deux courbes ainsi tracées. C’est ce que confirment les résultats obtenus par KUIPER et par d’autres, et réunis par KUIPER dans son exposé du « Colloque des Astrophysiciens ». Nous avons porté sur la figure 1 les points figuratifs des naines connues complètement. P4X
Les valeurs de la masse et du rayon ont été calculées par CHANDRASEKHAR pour 10 valeurs de y, et pour up, = 1 (hydrogène pur). Nous donnons la table des valeurs numériques de M (en unités de soleil), de la densité centrale et de la densité moyenne, et de H en centimètres. Pour les autres valeurs de u, M doit être multiplié par u?, ER par ut et p par u, (tableau I).
LogR
FiG. 1. — Diagramme Masse, Rayon.
(Lire Chandrasekhar” au lieu de Chandrasekher).
IV. LA THÉORIE DU DÉBIT D'ÉNERGIE. — Nous allons indiquer le schéma de la théorie du débit d’énergie des étoiles genre Soleil, et les difficultés auxquelles on se heurte si on veut l’appliquer directement aux naines blanches.
BETHE (2) a montré que dans le Soleil, le débit d’énergie est dû à la suite de réactions nucléaires : |
(34) CR + Hi = Ni (35) INA Cr ret (36) C5 +Hi=Nu+)y (37) Ni + Hi — Où + y (38) O15 = N5: et (39) N15 + Hi — C122 + Het
(*) Référence 2. Bere donne les valeurs qui lui semblent les plus correctes des probabilités de différentes réactions, et en particulier des réactions (37) et (39).
Au cours de cette suite de réactions, l'hydrogène est transformé en hélium et le carbone, inaltéré, à joué le rôle de catalyseur. La transformation de H en He s’accompagne d’une perte de masse de 27 milli-unités de masse. La majeure partie est transformée en énergie thermique. Une faible partie est perdue sous forme d’énergie cinétique de neutrinos. :
Au lieu de la réaction (39) on pourrait avoir :
(40) N15 + Hi — O6 + y.
BETHE montre que cette réaction est très peu probable, et sans doute un million de fois moins probable que la réaction (39). Le cycle se ferme donc, et le carbone se retrouve entièrement.
De toutes ces réactions, la réaction (37) est la plus lente, c’est elle qui détermine la cinétique du phénomène. Voici, pour fixer les idées, les durées de vie moyenne, dans le Soleil, des atomes entrant en action :
ONE EEE CET 2,5.10$ années
CÉSAR Res DOTE (41) NP bat re
NA ns 20 =
Le débit d’énergie par centimètre cube, comme dans toute réaction bimoléculaire, est proportionnel au produit des densités (masses par centimètre cube) des corps réagissants. La densité partielle est égale au produit de la concentration (masse par gramme) par la densité totale. Le débit d’énergie est donc proportionnel au carré de la densité. D’autre part, la vitesse de réaction est fortement influencée par la température. Au voisinage de 2.107 degrés, elle varie sensiblement suivant une loi en T'£. En conséquence, ces réactions thermonucléaires se produisent seulement dans la région centrale du Soleil.
Les autres réactions où intervient le proton, et celles où intervient la particule a, ne peuvent expliquer le débit d'énergie du Soleil.
La théorie ainsi faite explique parfaitement la production d’énergie du Soleil. Mais appliquée aux naines blanches, dans le cadre de la théorie de CHANDRASEKHAR, elle n’explique pas l’origine de leur débit d’énergie. En effet, considérons par exemple Sirius B et admettons des nombres approximatifs. En unités de Soleil, Log R = — 2 ; Log L = — 2; Log M = 0. Si la température centrale de Sirius B était la même que celle du Soleil, il faudrait s’attendre à un débit d’énergie :
FR ei Ur
soit 105 fois celui du Soleil. Pour retrouver le débit d’énergie de Sirius B, il faudrait admettre une température plus basse que celle du Soleil. Admettons que la vitesse de réaction dépende d’une loi en T'8. Il faudrait une température 107$ = 2,8 fois plus basse, soit T' = 6,5.105 degrés, alors que la température de Sirius B est justement du
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même ordre que celle du Soleil (13). Ne nous attardons pas à chercher exactement l’ordre de grandeur du désaccord. EpprN@ron concluait, un peu trop hâtivement sans doute et en se basant sur un schéma contestable de l’évolution d’une étoile vers l’état de naine blanche, que le catalyseur de la réaction thermonucléaire, c’est-à-dire le carbone, avait disparu des naines blanches. Nous verrons que cette conclusion n’est pas fondée, et que la théorie de BETHE est applicable aux naines blanches dans le cadre de notre théorie.
V. LE SPECTRE DES NAINES BLANCHES. — Nous ne faisons que rappeler les résultats les plus caractéristiques des observations. La plupart des naines blanches ne présentent que les raies de l'hydrogène, ou pas de raies du tout, et pas de raies métalliques, telles que raies du fer, raies H et K du calcium... 3 naines sur 18 semblent présenter des raies métalliques : Sirius B ; Van Maanen 2 ; Wolf 489. Le cas de Sirius B doit être réservé, à cause des g1andes difficultés d'obtention de son spectre (14).
La structure en deux couches, annoncée dans le résumé, explique l’absence de raies autres que celle de l'hydrogène.
() Voir par exemple : CHANDRASEKHAR, $. $. (chap. XI), p. 415. (14) Apams, Proceedings Nat. Acad. of, Sciences, 11, 2 382 (1922). The Observatory, 49, p. 88 (1926).
PREMIÈRE PARTIE
La stratification des éléments
1. CHARGE ÉLECTRIQUE D’ORIGINE THERMIQUE. — Un gaz en équilibre isotherme, placé dans un champ de pesanteur, prend une répartition non uniforme de densité. Dans le cas de plusieurs gaz, si les différents gaz en mélange sont sans interaction, la répartition de densité de chacun des gaz est celle qu’il aurait prise seul (15). Les atomes légers prédominent en haut, et les atomes lourds en bas. C’est une conséquence immédiate de la loi de distribution des vitesses de Maxwell-Boltzmann.
__, il y a deux sortes de mélocules de masses m1, m, le nombre de molécules dans le volume dx dy dz, de vitesse u, v, w est (en les supposant obéir toutes deux à la statistique classique) : |
Ne en [-- 7 Te = +) o| dd de dei de
Ne A Exp | M ii — à o| du do duw dx dy dz,
où est le potentiel de gravitation. Les densités sont :
81 = (2x /m,0)?? À, exp (m,œ0),
C2 HR
si bien que s; /S, change avec psuivant la loi: :
(44) 81/82 © exp [(m —m;)p/KT].
Si M1 > M, 81/82 décroît quand on s'élève. Les atomes légers prédominent en haut.
Dans la matière ionisée, les électrons sont beaucoup plus légers que les ions et tendent à s’élever. Mais cette séparation est stoppée dès son début par la formation d’un champ électrostatique intense. Nous le montrerons dans le cas où l’on peut assimiler le gaz d'électrons à un gaz parfait. Alors les formules (42), (43), (44) sont applicables. |
Soit le potentiel du champ électrique qui empêche la séparation, m, — e la masse
(45) Voir EppiNGTon, 1. C. S. première édition, p. 272. Nous reproduisons presque sans changement, dans ce paragraphe, les calculs d’EDDINGTON.
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et la charge de l’électron, m,, Ze la masse et la charge de lion. Alors les énergies potentielles sont (15) :
— mp —e\, — mp + ZieŸ.
D’après (43) les densités varient proportionnellement à : exp [(mp + ev)/KT], exp [(mip — ZeŸ)JETT
Le quotient de ces densités doit rester sensiblement constant, puisqu'il ne se produit qu’une très faible séparation des charges. On doit donc avoir : mp a e RIOUEE Ze, d’où :
PORTES are.
D'autre part, le potentiel o est lié à la densité p, et le potentiel 4 à la charge o par les relations de Poisson :
(46) : Ao = — Aro, \ (47) A = — Aro, d’où l’on tire :
RARE PEL mes ler GE) FN CES DA)
Évaluons numériquement (48). La charge par gramme est de 5.102? w. e. s par gramme, soit environ un défaut de un électron par million de tonnes de matière Notre hypothèse qu’il n’y à pas de séparation appréciable des charges est ainsi vérifiée.
Dans le cas du gaz dégénéré d’électrons, un calcul similaire indique que Fexposant 22 de l'évaluation numérique ci-dessus doit être remplacé par un exposant plus faible de quelques unités, et d’ailleurs variable à travers l'étoile. L'hypothèse qu’il n’y a pas de séparation appréciable des charges est encore vérifiée.
2. — Dans l’étude d’un gaz aux atomes complètement ionisés, en équilibre isotherme, nous tiendrons compte de l’action des forces-électrostatiques, en écrivant simplement que la neutralité électrique est une des conditions de l’équilibre (17). Cette action des forces électrostatiques détermine la forme du résultat : les atomes dont la masse est grande par rapport à la charge vont aller dans le sens du champ de pesanteur. De deux corps de même masse atomique, celui dont le numéro atomique est le plus grand prédomine en haut. Lorsque l’équilibre est réalisé, la concentration des
éléments lourds va en croissant vers le bas, et celle des éléments légers en croissant vers le haut.
(5) Les conventions de signe sont opposées pour les potentiels électrique et de gravitation.
(17) Cette façon de procéder n’est rigoureuse que si on suppose les électrons former un gaz complètement dégénéré.
Nous allons développer maintenant les calculs qui établissent ces premiers résultats.
3. RÉPARTITION LA PLUS PROBABLE. — Les méthodes de la mécanique statistique sont particulièrement adaptées à ce calcul. Ç
Soit un champ de pesanteur d’intensité g(z) (phénomène à une dimension), dans lequel est placé un récipient clos. Ce récipient contient N, atomes d’espèce 7, de masse m, et de charge Z. Les conditions de température T' et de densité p sont telles que les atomes sont complètement ionisés. Nous étudions le mélange de gaz de noyaux. La dégénérescence n’apparaît dans le gaz de noyaux que pour des concentrations beaucoup plus élevées que dans le gaz d’électrons. Dans les conditions que nous étudions, le gaz de noyaux ne constitue jamais un gaz dégénéré. Nous pourrons, pour le décrire, te emploi des méthodes dites de statistique classique.
Nous cherchons la répartition la plus probable.
Soit p la quantité de mouvement que possède un noyau d’espèce quelconque. Nous désignerons par »;,, le nombre de noyaux d’espèce ? placés au voisinage de la cote z, dans un petit volume dV, et possédant la quantité de mouvement p. Leur énergie est :
(49) Exp = Wa + GE
L'énergie potentielle W,, est :
(50) Win = — Mipr, , étant le potentiel de gravitation à la cote z,.. Dans le cas RRQ où le champ de pesanteur est uniforme :
(51) Pr = — 2x; en prenant une origine quelconque pour les cotes.
Nous désignerons par 9,,, le nombre des états possibles qui permettent à un atome d'espèce 2 placé à la cote z, d’avoir la quantité de mouvement ».
Nous désignerons par n,, le nombre de noyaux d’espèce dans le volume ÔV, ; par 9, le nombre d’électrons dans le volume 5V,. Le nombre de complexions X, pour les noyaux d’espèce 1 dans le volume SV, est alors :
ni !| (52) Xx s Inix kp gun)".
Le nombre de complexions pour l’ensemble des noyaux d’espèce quelconque dans le volume 5, est le produit des ue x
(53) x. - IL
pk».
Tr RE — (Jin)
Les nombres tp obéissent aux trois conditions : I. Condition relative au nombre de particules : (54) DE = Nix.
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IT. Condition relative aux charges :
(55) : 2 Zip = I.
ip
[IL Condition relative aux énergies :
(56) D Eikplikp — Ek.
ip Pour exprimer que log X, est maximum, compte tenu des conditions I, IT, III, nous utilisons la méthode des multiplicateurs de Lagrange. Il vient : (57) dflog Xx — \nir — MO — 0e] = 0.
Les paramètres N,, À,, 0, sont déterminés par les trois conditions I, IT, III.
En supposant, comme on le fait d'habitude, les n.,, très grands, on peut représenter les factorielles par l’approximation de Stirling. On à :
(58) dE nx log ni — Nip 108 Nixy + Nixp 10 Gin — Ni Nip — Miiry — Exp = 0 ikp
et finalement :
(59) Nip = Yikp EXP [— Ai — Ai — rex, |.
Évaluons g,,,. Une particule d'espèce à à une multiplicité d'états égale à 25, + 1, . 8, étant le spin de la particule. Donc : AS
(60) Jikp = (25: + 1) BRENT
_- est le nombre de cellules d’extension en phase correspondant à une quantité de mouvement p des atomes d’espèce :. En intégrant par rapport à p, (59) devient :
à 3/2 (61) Mir — (25: + 1)9Vz () exp [-— À'i — Zi = CG Wal.
Il faut joindre aux trois conditions I, II, IIT, une quatrième :
IV. Condition relative au nombre total de particules d’espèce 2 :
(62) Zn —= Ni.
Pour passer au continu, nous nous souviendrons que : dx = AU&)DVe, Nix = Nix)ÔVe.
Il vient alors :
LL /Opmi\ 2 | (63) Z 228: 1) (Fe) Exp [— Xi — AZ: — GW] = A),
k étant la hauteur du récipient :
h .\ 3/2 (64) ve (25: ae 1) (Re exp [= À Si AZ STE 0% Wa] d Ve = N:. Posons :
h /1\3/2 (65) 2 (5 exp [— À'eZi Ex Ok Wa] dVx — K:.
Il vient en tirant exp (— \',) de (64) :
Cette relation nous détermine la variation de A(2,) en fonction de z,. Il faut pour cela connaître 0(z,). Nous savons que 0, = 1/4T, k étant la constante de Boltzman (1°), T, la température absolue dans le volume 3. 2
En faisant tomber l’indice k et en le remplaçant par l'indication de la variation avec 2 la répartition des atomes d’espèce : est donnée par :
N;:/1\32 (67) nie) = — (5) exp [— À(2)Z; — 0W(2)].
K;\0 4, ÉQUATION D'ÉQUILIBRE HYDROSTATIQUE. — La masse contenue dans 1 centimètre cube est :
p = Emini.
(68) D Em Re (ET) exp [— ÀA(2)Z: — Om: p(2)].
L’équation d'équilibre hydrostatique du gaz est :
P = pression totale,
La pression est une fonction connue de la température, du nombre n, de noyaux, et du nombre 3 d’électrons. Les relations (65), (66) et (69) déterminent complètement l'équilibre du gaz sous l’influence de la pesanteur si on connaît la loi de variation de T.
5. — Nous allons étudier maintenant, sur quelques exemples, le groupe d’équations (65), (66), (67).
Tout d’abord, nous supposons la température uniforme, et l'intensité du champ de pesanteur constante dans tout le récipient. Alors :
YU Wi — migz.
(48) On trouve la démonstration par exemple dans Mécanique statistique quantique, par F. PERRIN. Il n’y a aucune confusion possible entre l’indice Æ et la constante de BOLTZMANN.
20 EVRY SCHATZMAN Désignons par À, la masse d’un atome gramme de noyaux. L’équation (66) peut
s’écrire :
N; À; 2 (71) > Z; ral LU (22:90) | AxZi — ar | IC
& étant la constante des gaz parfaits. Supposons, en outre, 91 constant dans tout le récipient (cette hypothèse sera conservée jusqu’au paragraphe 15). Posons :
exp [— A()] = 4,
Ve Eee el aa on à alors :
N; ae (73) DZ (CT)R Pin = 97, (74) re e (RT)2ZiuAi, k (75) K:; = (ET 2 EiuAidz,
en supposant le récipient cylindrique de section unité.
6. MÉLANGE DE DEUX ESPÈCES ATOMIQUES AYANT MÊME MASSE PAR UNITÉ DE CHARGE. — Nous allons étudier les équations (73), (74), (75) en faisant quelques hypothèses sur A, Z, et N.
Remarquons en premier lieu que si le quotient A, Zi est constant, quelle que soit l'espèce atomique considérée, en posant :
(76) Puñt = 9,
Le N,
il vient : 22; (ET) Pot = 9U(2) avec tj = À;/A;
l'équation (73) devient une équation en v, et fournit une valeur constante pour v. On a alors », constant dans tout le récipient : il y à une répartition uniforme de matière dans le récipient.
Supposons un mélange d’hélium et d'oxygène, pour lesquels A./Z. est égal à 2 (en première approximation). Remplaçons en un point un atome d’oxygène par quatre d’hélium : l’équilibre électrique est respecté, et l’énergie potentielle dans le champ de pesanteur est le même : on peut done concevoir que l’existence d’une répartition non uniforme de densité est liée au fait que le quotient A,/Z, n’est pas le même pour toutes les espèces chimiques.
7. MÉLANGE DE DEUX ISOTOPES. — Examinons maintenant le cas d’un mélange de deux isotopes. La charge Z; est la même, mais la masse atomique A, différente.
THÉORIE DU DÉBIT D'ÉNERGIE DES NAINES BLANCHES a] |
Nous supprimons pour la charge l’indice, et l’appelons Z. L’équation (66) devient alors :
: 3/2 (77) LEE (3) her d’où N:
Eu Ai ° 22 puis
K,, est défini par la relation (65). Soit donc k la hauteur du récipient. Pour calculer la somme (65) nous faisons un changement de variables, et prenons # comme variable. D’après (72) il vient :
&T du dr = —— —; g l'équation (65) devient :
) Le nn a Te î Ai : z=0 2x,"
Pour calculer (79) nous faisons un nouveau changement de variable. Posons :
æ — UT Ai d’où : se — (A, — À D %.
Alors :
IURT z=h dx 80 FRA RC RRAERE Lee MARS (80) 1 RE f. 21e +) RE) ee Ke ee NE À; — À; PRES œ ne de 1 à a = exp | gh |: Il vient :
NRT. K x :
QE ee À VEN RP nn Qi a “oi | RD | "ER EN, Lt A
On voit que l’on n’obtient pas K,, mais une relation entre K, et K,, ce aui est assez normal, puisque K, et K, interviennent symétriquement. La concentration ©; en atomes d’espèce 1 (rapport du nombre d’atomes d’espèce 1 au nombre total) est : | N,Z
OC = —— ET HoTh
En posant (N. /K;)/(N; /K;) = rx, la relation (81) donne :
(82) L'ANPE RUES a(l + x)
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La relation (78), qui donne la répartition en hauteur des différentes espèces d’atomes, peut s’écrire, en faisant intervenir les grandeurs x et w déjà définies : av 1 AN ruñA:
(5) e = FA il + ruüÂ:— A1 Na = TA l e ru As
r est donc le paramètre qui détermine la forme de la solution et x est lui-même déterminé d’après la relation (82) par la concentration, l’intensité g du champ de pesanteur, la hauteur À du récipient, et la température T à laquelle il se trouve, ces trois dernières grandeurs intervenant par l'intermédiaire de a.
Cherchons à obtenir une expression réduite. On a :
(84) uAs Ai — qui,
Posons 2/h — Ë, Ë varie de 0 à 1, et les concentrations y., y, à la cote & sont :
; PR CRE ra ne ST nn nee
Il suffit d'étudier les formules (83 bis) sur un exemple. Prenons € — 0,001. a et x sont donnés par le tableau I.
Les courbes représentatives de y,, pour différentes valeurs de a et x, ont été portées sur la figure 2. a est d'autant plus petit que g/T' est plus grand. Et l’on voit que
FrG. 2. — Concentration en fonction de la cote.
la séparation est d’autant mieux faite que a est plus petit, donc g/T plus grand. Plus le champ de pesanteur est intense, et la température basse, mieux les deux espèces atomiques sont séparées.
TABLEAU II a T 1 0,001 1071 0,00256 10710 0,0233 10-100 0,2588 101000 0,9
8. HAUTEUR DE MÉLANGE. — Nous allons définir maintenant une grandeur caractérisant l’état de séparation des deux gaz. Cette grandeur n’a de signification physique simple que lorsque la séparation est importante.
Le produit y,Yy. passe par un maximum pour une valeur donnée de z. Il est supérieur à la moitié de cette valeur entre deux cotes z,, . L’intervalle Az = |z, — 2,] caractérise l’état de séparation des deux espèces atomiques. On remarquera que cette grandeur n’a de sens que si elle est inférieure à la hauteur du récipient.
On a :
à TX
(85) RÉ remet Ce produit passe par un maximum pour æ = 1/x et alors cc; = 1 /4. La moitié de cette valeur, soit 1/8, est atteinte pour :
(86) rx = 3 + 2V2.
On en tire la différence des cotes Az représentant la hauteur du mélange : | RT Ag = ———— og (17 + 12V2), f (As — A:)g e \ É ou encore :
A 3,445 RT 87 A
D) a eee nr La hauteur de mélange est proportionnelle à la température, inversement proportionnelle à la différence des poids atomiques et à l’intensité du champ de pesanteur. En particulier au zéro absolu, il y a séparation complète.
9. MÉLANGE DE DEUX ESPÈCES QUELCONQUES. — Les résultats des deux derniers paragraphes, relatifs au cas d’un mélange de deux isotopes, se retrouvent à très peu près dans le cas d’un mélange de deux espèces chimiques quelconques.
Récrivons l’équation (73) :
: N ZiyA N; Zap, As — —3/2 (73) Art u +2 us = 0 (ET) 3
et posons :
tu = v.
Posons également :
Z,N Z2N SORTE HP} RCE RE CE ma ss ARR M
L’équation (73) devient alors :
(88) A10 +- A 02/23 ZsA 1/2: — ].
La relation (88) nous détermine w en fonction de v. Nous ferons donc dans le calcul
24 EVRY SCHATZMAN des sommes (75) un changement de variable, et prendrons v comme variable. En posant pour simplifier
l'élément différentiel devient :
(90) HÉÉERe ere.
La solution du problème, c’est-à-dire la répartition en hauteur des deux espèces atomiques, dépend de la connaissance de K, et K,, ou encore de À, et À. Nous allons voir que c’est À / A ° qu’il faut déterminer. Alors, la répartition en hauteur est connue.
En effet, v varie entre deux limites, v, et v,, données par les équations :
A0: + OA == Le (91) t AV + Ao0 b — 15 avec :
(92) b — exp jure) En calculant la somme (75) affectée de l’indice 1, on trouve : C1(Ao — CA,)hg 1 1— 0, | RÉ EPS La sens UC) es D CM Re ah (93) NAT (6 — 1) (v V1) Te log Fe N,Z N,Z re MR nes (concentrations en charges). Si l’on change À, en PA et À en P° h, v est changé en v/P et v, /v, est invariant. En particulier, si P = 1/2}, on
voit que v, /v, ne dépend que du rapport À /A°. On a:
É RUES Va — V, à yvie— Due (94) t t Le Re \ ; bv,v,c TES VaV1
En posant v, /v, — x, AUS = y, on tire y(x) de (94) :
æ (x — bxe)—1 (95) y=(&—1) TEA
et (93) devient, à l’aide de (91) et (94) :
(bx6 — 1) (x — 1)
(96) Ca 108 d = (1)
— € log x.
(96) détermine x(b. c,), c’est-à-dire æ(g,-T, c:) et (95) détermine y. Si on pose
À — ya, W — À,
l'équation (88) devient :
(97) a | yubuAs— Ca —
équation de la forme :
(98) w + Huwë = 1 H étant un paramètre fonction de g, T', c:, z2/h. (98) détermine les densités de particules n, et ñ :
ñn ñn (99) RÉAL | nr (1 — w).
Pour calculer numériquement w(H, ©), on se sert d’un abaque à points alignés, obtenu en portant # et log,, H sur deux droites parallèles (figure 3). La donnée de c, et b détermine complètement le problème.
Log H
Fi@. 3. — Abaque pour la résolution de l’équation (98). 10. — Un cas particulièrement important est celui où la séparation des éléments est presque complète, alors b est très petit et x grand et (96) devient : (100) | C: log b = — € log x ; or d’après (95) x = y, d'où :
(101) Ca l0g b — — log —Ÿ?
Nous allons voir immédiatement ce que signifie cette équation. Pour cela, cherchons à déterminer autrement X/ Ne Supposons la séparation presque complète. Alors l’élément 2, le plus lourd, est au fond du récipient, et monte sensiblement à une hauteur Ac. C’est à cette cote que sensiblement le produit des concentrations y,Y: est maximum, puisque c’est là que commence sensiblement l’élément le plus léger. Le produit des concentrations est maximum pour w = 1 — w = 1/2, d’où :
(102) log + ft Te on hors
Les équations (101) et (102) sont identiques, au terme (1 — ©) log 2 près, qui est négligeable quand b est très petit. On détermine donc simplement x JX° quand la séparation est presque complète, simplement par la donnée des concentrations c; et © des deux éléments.
11. HAUTEUR DE MÉLANGE, DEUXIÈME CAS. — Nous calculons la hauteur de mélange comme au $ 8. Elle a une forme particulièrement simple quand les éléments sont presque complètement séparés. On peut alors tenir compte de la relation (101) :
(A — CA;)gh HT SEE
On retrouve une expression analogue à l’expression (87). La hauteur de mélange est d'autant plus petite que la température est plus basse, et l'intensité du champ de pesanteur g plus grande. Elle est d’autant plus petite que la différence des masses par unité de charge est plus grande. Voici, dans le tableau II, des nombres proportionnels aux hauteurs de mélange pour divers éléments.
TABLEAU III ÉLÉMENTS NOMBRES PROPORTIONNELS A A2 H C0 Ne H Fe 0,906 He.C 521 ’ C .Fe 1,06 £
Tous les éléments se comportent de la même façon vis-à-vis de l’hydrogène.
12. DÉFINITION D'UN ÉLÉMENT MOYEN. — Étudions maintenant le cas d’un mélange de n éléments. Supposons les A, /Z; tous voisins du même nombre. Nous allons chercher à définir un élément moyen caractérisé par une masse atomique À et une
charge Z, telles que chacun des éléments donne avec l'élément moyen la même répartition qu'avec les autres éléments ensemble. L’équation (73) s’écrit, compte tenu des notations du $ 10 :
(104) Zaubiuni-tia — 1,
avec € = Z,/Z et Z et À étant, comme nous venons de le dire, la charge et la masse atomiques de l’élément moyen.
Supposons À, — CA petit. On peut développer v en série :
PDO AU he ë avec v, racine de ZAvbi = 1 ; v, est supposé petit.
En posant :
Zn; 105 à = ——) (105) YŸ H on à :
OC ENT (106) NE MO SE _
La fonction de deuxième approximation , est :
SAM bi A ZGivobt À
d’où le nombre de particules d’espèce # par unité de volume :
(107) Vi = — Vo-l0g 4.
(108) ne = AuocruAr-GA à PAS MER. VA FRS LEE ZAikvo __ Ax\ | M0 À 1 C.logu. Ë ARE à) |
L’équation de mélange de l’élément moyen et de l’élément d’espèce & est : (109) uv + prockuAr-GA — 1, Calculons de la même façon la fonction v’, e deuxième approximation et le nombre
de particules par unité de volume :
Auv'o + Arurv'ott Ar dl NEA OaT Re (110) fx = BkV'o ou | Bo + Gr t &) |
Écrivons qu’il y a identité entre (108) et (110) :
(111) uxv' tt = 00 (112) AU + Azurv' 0 #0 DEMO uo + Guxv' DHEYTAS
ou encore :
Es Al — yx) + Aryx DiAiyi 113 À", (RES) $ 1 — x + Gyr DiGivi
Nous voyons immédiatement que À et Z dépendent de l’élément considéré. Si l’on considère des éléments différents, mais de très faible concentration, on peut leur associer le même élément moyen :
À Æ 2:A à Yi
C’est par exemple le cas de l’azote et du carbone au sein du mélange de Russell. Nous remplacerons le mélange de Russell par un élément moyen défini par (114).
13. — Examinons le cas où, dans un mélange de gaz de noyaux pour lesquels A, — A est petit, est présent à une très faible concentration un gaz de noyaux (À, Z,) tel que À, — €, A ne soit pas très petit. En posant :
VEUT + Vi + ietee et supposant v, petit, il vient :
a = ZA iv Li = Ado CruAn— EnA (115) VEN A log w DENATRE Ge DEMARC =
L’équation analogue à l’équation (109), équation de mélange de l’élément moyen A et de l’élément A,, nous donne :
! 1 CnyAn—CnA (116) EURE RS RE V9 Zititiv oi
On tire immédiatement, par comparaison de (115) et (116), la masse atomique et le numéro atomique de l’élément moyen :
ep AREA
iN;
IN à 3 Z :
En première approximation, y, — c, avec c; = =, la concentration locale est
ah ?
Z = DATE A — D'Ac:
Le mélange se comporte à l'égard du gaz A,, Z, comme un gaz constitué d’une espèce unique À, Z.
Nous substituons au mélange de Russell, un élément moyen qui se comporte vis-àvis de hydrogène comme le mélange de Russell. Nous adoptons la composition suivante (Tableau III).
égale à la concentration moyenne, et
TABLEAU IV EsPfce MASSE NUMÉRO . CONCENTRATION Ac, Z;c; ATOMIQUE ATOMIQUE ATOMIQUE O 1/2 16,00 8,000 8 4 Na 1 /8 23 2,875 11 1,375 Mg 1 /8 23,8938 2,999 12 1,5 Si 1/16 27,986 1,749 14 0,875 K 1/32 39 1,2188 19 0,5938 Ca 1/32 40 1,25 20 0,625 Fe 1/8 56 7 26 3,250 A = 25,092 Z:= 12,219
et nous adoptons pour l’élément moyen représentant le mélange de Russell : A 951 V7 = 122 14. MÉLANGE DE n ESPÈCES ATOMIQUES. — Nous allons démontrer maintenant de façon tout à fait générale que les éléments se rangent suivant des A,/Z, décroissants. La concentration du k° élément est :
Cr — AntZkyA,
| PL ele Calculons la dérivée = <% :
Cr dz
CE Tee A Ck l (7 DAVIS (ae Ai) tiuAi (119) ; a. DANAATLS :
Supposons les éléments rangés par ordre de A7/Z croissants, c’est-à-dire que
Ar © Avu ve 2 Zx 33
Comparons les dérivées c’,Jc, et c',,,/c;..
- Le terme 2 — 2 est positif jusqu’à à — k — 1 et négatif de k + 1 à n. Pour ‘ : k è
la même valeur de n, on a :
É 1 Ce 1 Chu (120) me LEHI,
Zki1 Chr
En effet, le numérateur de c’,,, /c,,, possède un terme positif de plus et un terme
négatif de moins que c',/c,.w’ [u étant négatif, on a la relation (120). Le polynôme en é au numérateur en (119)
présentant une variation, d’après le théorème de Descartes, n’a qu’une racine positive. La dérivée s’annule quand cette racine coïncide avec celle du polynôme en # (73) :
(73) ZtziuAi = 1, D’après (120), on voit que lorsque c’,/c, est nul, c',,,/c,,, est négatif. Enfin calculons (c',/c,)' : s C'x ; 1 v !
Fe | CIO car (w' Ju) = 0.
({' /t)' se calcule aisément. On trouve :
{'\' ére u' AE se (5) DA ZitZiuAi = Ep} (at Le LT Attiusi ñ
donc :
Par conséquent c’, /c, change de signe en décroissant, et est positif avant de s’annuler. c',,,/c,,, s’annule donc, et change de signe avant c’, /c, : le maximum de log c,., est à une cote plus basse que celui de log c, : un élément k + 1, plus lourd par unité de charge que l'élément k, a son maximum de concentration à une cote plus basse que l'élément k. Nous donnons ci-joint un tableau de quelques éléments, avec A, Z; et
A,/2. ke TABLEAU V
ÉLÉMENTS A | A/Z ÉLÉMENTS A A/Z 1H 1,00813 1,00813 160 16,00000 2,00000 2H 2,01473 2,01473 , 10 17,000450 2,12556 3H 3,01705 , 3,01705 180 18,00369 2,25046 3He 3,017055 1,50855 2#Na 2,09090 4He 4,00389 2,00194 24Mg 23,9938 1,99948 6Li 6,01686 2,00562 27A] 26,9911 2,07624
ASIE
Be 9,01504 2,25376 293$; 28,9864 2,07046 10B 10,01671 2,00334 30$i 29,9845 2,14175 UB 11,01292 2,20258 7K 2,0526 10 12,00398 2,00066 K 2,1052 LC 13,00761 2,16793 TK 2,1579 14N 14,00750 2,00107 40Ca 2,000
15N 15,00498 2,14357 s6Fe |! 2,15384
15. EXTENSION A LA THÉORIE DES NAINES BLANCHES. — Nous allons voir maintenant de quelle façon étendre tous ces résultats à la théorie des naïnes blanches (le nombre d’élections par emÿ, 91, n’est évidemment plus constant).
L'énergie potentielle d’un atome d’espèce 2, situé à la distance r, du centre de
l'étoile, est :
Wa — Mi Je gdr.
La température T qui figure dans les équations est la température locale. Les formules fondamentales deviennent :
ne ie < y = (122) Je (3) exp | — À /2)Zi — TT J. gar| arr°dr = K;,
N,/1\2/2 LUE RTE al ea (123) 27: Rs) exp] — A(r)Zi ET Jo qar | Ur); N;/12 - Mi [Tr (124) Ni = TG) exp | — A(r)Zi — ET Jo gàr|
_ En adjoignant les équations relatives à l’équilibre hydrostatique et à l’équilibre radiatif, nous avons un système qui détermine complètement la structure de l’étoile, à condition que nos hypothèses restent valables à travers toute l'étoile (en particulier, ionisation complète des atomes).
Ces formules n’ont d’intérêt que si l’on suppose l’étoile en équilibre radiatif, sans courants de convection, ni diffusion par turbulence, car ces phénomènes sont rapides devant ceux dus à la pesanteur. Nous supposerons donc que la seule influence agissant sur les atomes pour effectuer leur séparation est la pesanteur.
Le fait que 91(2) n’est pas constant, ne change pas l’allure du phénomène (voir paragraphe suivant). Nous pouvons conclure de l’étude faite dans le cas où 97 = Cte, que les éléments lourds vont au centre de l'étoile, et les éléments légers flottent à sa surface. Pratiquement, A/Z # 2 pour tous les éléments sauf l’hydrogène (et l’hélium $Hc d’abondance négligeable). Nous devons nous attendre à trouver que l’hydrogène flotte à la surface de l'étoile. Nous allons donner dans le paragraphe suivant une justification de cette hypothèse, et montrer qu’elle correspond à la réalité physique.
Cette hypothèse avait déjà été envisagée par CRITCHFIELD (1°) et une évaluation ommaire de l’épaisseur de la couche mixte avait été faite, en parfait accord avec nos résultats. Mais CRITCHFIELD n’avait pas su en dégager les conséquences relatives au débit d'énergie des naïnes blanches.
16. HAUTEUR DE MÉLANGE DANS LES NAINES BLANCHES. — Nous allons supposer schématiquement que l'étoile est constituée par un élément moyen représentant le
(°) CritTouriezn, Ap. J., 96, 1, 1942. Ce travail nous était inconnu quand nous avons développé nos calculs en 1944. :
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mélange de Russell et par de l'hydrogène. Dans ces conditions, les équations (73), (74), (75) ne font intervenir que deux éléments, et à l’aide de l’abaque étudié au $ 8 sont calculables. Nous posons :
y M UTP (125) da rome exp| — (2% TR 2 f° gdr | = Y1 et w est déterminé par la relation :
dr TEEN ES (126) w + yuS exp | — (as — CA.) xx. gar| ( ra ) As
La concentration en poids en hydrogène est liée à w par
: vw H 2 —— Az Zi Z, as (1 — w) + w ou, approximativement His ET
Comparons l’équation (126) à l’équation (98). Le coefficient H est :
N 1—€ l r y mr exp ue (A: — CA) ar gdr
A l’intérieur de l’étoile, T est sensiblement constant (en raison de la conductibilité de la matière dégénérée) 91 et l’exponentielle décroissent vers la surface. Au voisinage de la surface, T tend vers zéro, l’exponentielle tend vers zéro, et l'emporte, quelle que soit la variation de (91 /(kT}?). H est très grand au centre, décroît versla surface et s’annule à la surface. D’après l’abaque de la figure 2, on voit que w est très petit au centre, et tend vers 1 à la surface. La concentration en hydrogène est très faible au centre, et égale à l’unité à la surface (définie par P =T = 0).
La hauteur de Re Ainee est définie par w — (HT)3/2\1—È }rs | Log| y. exp(— (Az 1) Az f° 9 ) (Se ) = ou :
A> — CA, fr AAC Te (kT}2 }2 (127) ref gdr fl gdr + (1 —t) | log ;
A = (Ÿ + 1) log (3 + 2V2).
1 —w |" 10g —— EE |
Ti
Nous appliquons cette formule en supposant T°, 4 Ty, 91; # 9», d’où :
128 — — 5 (128) Are Wreirr log 5,828.
Pour le mélange de Russel remplacé par l’élément moyen et l’hydrogène :
Ar =41;5 210 Z g
Pour le Soleil, approximativement T = 2.107; g = 2,7.104. Le rayon du Soleil étant environ 7.101, on voit d’abord que l’approximation utilisée n’est pas valable, ensuite que le champ de pesanteur dans une étoile genre Soleil n’est pas suffisant pour produire une différence de concentration entre le centre et la périphérie.
Au contraire, pour une naine blanche type, T = 107 ; g = 108
Ar 4 1,5.107 cm,
alors que le rayon est r 4 10° cm ; l’épaisseur de la couche de transition est de l’ordre du centième du rayon, donc très petite : la séparation entre le mélange de Russel et l’hydrogène est presque complète.
L'hypothèse T, # T,, appliquée à la relation (127) se justifie à la fois par la petitesse de la couche de transition, ou couche mixte, et par ce que nous avons vu sur la conductibilité de la matière dégénérée (deuxième partie de l’introduction).
Examinons la validité de l'hypothèse 31, # 21,. On peut, à l’aide de la valeur que nous venons de calculer pour l’épaisseur de la couche mixte, évaluer l’erreur commise.
Lorsque x est petit, les relations (16) et (17) sont équivalentes à
P = Ku- 53053 avec K — [12,996] (2). En combinant cette relation avec la relation (14) on obtient : NET AP ge
un Kus 58 p Ar $ En tenant compte de la relation (129) que nous venons d'obtenir AN — 4 0
RS a — me = O6-10S.
Pour une naïne blanche type, T — 107 et la densité en hydrogène à la surface de la couche de mélange est po — 104 D'où :
AE
Een 0,1.
; hs me O0 —
On en déduit la variation relative _ = 0,05.
L’approximation est d'autant meilleure que la densité est plus forte, et la température plus faible. Elle constitue pour les naines blanches connues une approximation suffisante, surtout en régard des autres incertitudes : Incertitude sur la concentration en azote, sur la probabilité de la reaction (37) et en regard des autres approximations faites pour évaluer la température de l'étoile
($ 28 et 29). Nous nous contenterons donc de cette approximation.
(2) S. S., chapitre XI.
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DEUXIÈME PARTIE
L'étude au zéro absolu
Nous avons indiqué dans Pintroduction en nous référant à divers travaux auxquels nous renvoyons (6) (9) (10) que la quasi-totalité de l’étoile était complètement dégénérée. |
Nous considérerons la frange gazeuse N. D. comme très mince (21) et nous admettrons implicitement ce fait de façon constante à partir de la troisième partie (sauf spécification contraire). Le gaz d'électrons dans l'étoile a les mêmes propriétés qu’au zéro absolu dans la presque totalité de l’étoile. La correction de pression due au gaz de noyaux et la partie variable avec la température de la pression du gaz d'électrons peuvent être traités comme une perturbation (10).
En étudiant l’étoile au zéro absolu, nous négligeons la mince frange non dégénérée qui l’entoure, et nous faisons en somme une étude géométrique de l’étoile (relation masse-rayon).
17. — Au zéro absolu, la hauteur mixte est nulle, lhydrogène est complètement séparé du mélange de Russell. Nous étudions donc une étoile constituée d’un « noyau » de mélange de Russell et d’une enveloppe sphérique d'hydrogène. Bien entendu: nous remplacerons le mélange de Russell par un élément moyen de masse atomique par électron libre 1, = A/Z = 2.
Nous avons vu dans l'introduction comment on étudiait la configuration des naines blanches dans la théorie de CHANDRASEKHAR. Ici, nous avons une couche d'hydrogène, en équilibre avec un noyau de mélange de Russell. Autrement dit, il y a équilibre de pression de part et d’autre de la surface $ de séparation ; cette condition d'équilibre nous détermine la configuration.
18. DÉTERMINATION DE LA CONFIGURATION. — Nous allons chercher à raccorder à la solution réduite ®, décrivant le noyau de l'étoile, et donnée par les tables dressées par CHANDRASEKHAR, la solution réduite ®, décrivant la couche d'hydrogène.
La pression est égale de part et d’autre de la surface $S de séparation : le nombre d'électrons est le même de part et d’autre. Donc d’après (1), (4), (24), (26) :
(130) YiDis "a YaDos,
(*1) Cette frange gazeuse a une épaisseur de l’ordre de quelques centièmes du rayon total. On peut en trouver. une estimation, par exemple dans $. $., chap. XI.
y1 étant la valeur de y, relative au noyau, et 72 la valeur de y, relative à la zone d’hydrogène.
Le rayon réduit nest 2 en, le même qui figure dans ®, et ®,. Donc le paramêtre « (équation 27) est le même pour les deux solutions. D’où l’on déduit :
(131) (lte)1ÿ1 = (lte)2ÿ2.
On en déduit la première relation entre les fonctions w, et ®, à la surface S :
(132) . £ (7 Et (Ue)o ®, L’intensité du champ de pesanteur à la surface $S est g.. La densité p est proportionnelle à y . D’après (16), (17), (22), (24), (26) :
1dP A, 7 dx de _ EE parer _gAdg A 14.
pdr B Vi+aædr 55 dr B dr B;%« dn
En exprimant g à l’aide des deux solutions relatives au noyau et à la couche d’hydrogène :
en (D'é)-'E)
Connaissant la valeur de la fonction ®, et de sa dérivée à la surface S, on peut calculer la fonction ®,, puisqu'elle est donnée par une équation du second ordre.
19. MASSE DE LA CONFIGURATION. — Nous allons calculer la masse de létoile. L’équation (32) peut s’écrire :
d d d®; 1 Er Pie (134) a A ne Array; Big (nf —) Or lorsque l’on traverse $, d®; dep o°y:°B; d
est invariant, et la masse est donc donnée par la formule (33) que nous récrivons :
(33) M =") (rt =)
en posant B = B'u..
Nous voyons que la masse de l’étoile s’exprime à l’aide des seules données relatives à la surface de l’étoile.
20. RELATION MASSE-RAYON. N'AINES PAUVRES EN HYDROGÈNE. — Nous con- . naissons, d’après les travaux de CHANDRASEKHAR, la relation entre la masse et le rayon
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des naines blanches faites d’hydrogène pur, ou du mélange de Russell pur. Nous allons” étudier cette relation pour les naines ayant une structure en deux couches.
Nous allons étudier d’abord le cas où la couche d'hydrogène est très mince. On peut aborder le calcul à l’aide de développements limités.
Voici le principe de la méthode utilisée.
Nous considérons deux étoiles ayant le même nombre d’électrons par centimètre cube en leur centre, mais dont l’une, que nous appelons étoile pure, est faite uniquement de mélange de Russel, et dont l’autre, que nous appelons étoile à hydrogène, possède une couche d'hydrogène commençant à une sphère $.
Jusqu’à cette sphère $, les deux étoiles sont identiques. Au delà de la surface S il y à dans l’éfoile pure une masse M, de matière, et dans l’étoile à hydrogène une masse M. Si M, est la masse de l’étoile pure, la masse M de l'étoile à hydrogène est :
Soit n, le rayon de la sphère S, 7, le rayon réduit de l'étoile pure, ", celui de l'étoile à hydrogène. La distance de $S à la surface de l'étoile est À, dans l’étoile pure, h, dans l’étoile à hydrogène.
Na + li = 0 2 + Re = No.
Si a, et a, sont respectivement les valeurs de d® /d à la surface de l’étoile pure et de l'étoile à hydrogène, on exprime facilement M, et M, à l’aide de #1, &, hi 3 Mo, Go, Pa.
On exprime ensuite I, à l’aide de :, 4, M, ce qui est possible grâce aux relations (132), (133). On calcule alors M, — M..
Abordons le calcul.
La différence u — D — _ s’obtient facilement :
a a à 4 /—2a;\3/2 137 = oh — Up + Ep... —%( :) —jÿr.
( ) ; 1 V1 ge N° 35 Ya ( ) La masse M, vaut à un facteur près :
138 HAN hie cs (35) A JR n) et on trouve pour l'intégrale (138) : | —_9a,\82 2 SaY1 , 1 1\5 1 1 PTE SSI cr LP Re RRQ Ver MEET (139) ( ÿ ) N1 z ( h) \1 ( 4 +5e) k:) aies 3 G1ÿ 14, 3 ) 2 de QE Sn 799 01 Ja) es ë La masse M, vaut de même, à un facteur près : — 2a,\32 ,2 3427 11\5 140 D 2 (= } \5/2 1 — ("a 55); ea (140) nee 5/3a EL 3 | Ge tags am) a. À
Exprimons ®, et = en % à l’aide de a, et no = 1 + M
ah? — 24a,\3/2 * U.o = Ah — 14 .…... LE(S ) (—h,) 2 .…..., (141) No ae Yi ) 2aihe 2 diln: 2 —)" , 22 = Ga —— + —— ,,... + - (—h,}ÿ2..
(a 1°0 à No 10° 5 Ya ë
. :. part $ d ; Par inversion, on en déduit a, et h, en fonction de 4, et a en fonction de ", ; 2/2 NS — © He Hal) = up +...
di 1-0 Fe “ro ere nn a 10 A + LS) D Uxo”” + ;
U:. Ve Ur. PO EANSIET | re D ue 4 mé. t( TAN ‘ D 1°0 10D 1-0° n02D’1:0° 7 \Yi () 10. +
et de même :
D JA CCC Y2 D
(143) D RE 0e dt UE ee E) Las RUES, RTE 0 no D'a 0° 7 \y2 DS Or d’après (132) et (1 33) :
, Ie 1 D'20 — 7 D'1.0 Pro — 3 Po Ya = 21 si(u)) = let (u,), = 2. Le système (143) devient alors : 1 No TPE 2 Fe 32 U.6/2 ND Upper PNR —) ge ro (144) RE Bo Mo D r0 5 \y - D pus 2U:% 4U.0° 8u1.0° Xe où ie 2.07/2 k D’ 10 D ‘1-0? 0022 "10° nes 7 Y1 D'i.0° Fe
En reportant dans (144) les valeurs de w,., et D',., tirées de (141) et en revenant à :, on obtient :
(145) COR RP RE PR PANET CRRRrT Un Me, A PE De 1\3/2 Nr ECC NRES ef) PAT Se N1 N1 Yi
En exprimant tout dans (140) à l’aide de a,,h:, "1, il vient pour l’expression entre accolades, dans l’étoile à hydrogène :
15 LL 1 1 + (a rie 5.
et dans l’étoile pure :
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d’où la valeur de la masse de l'étoile à hydrogène :
2A\32 1 d® — 2a,\3/2 28 —h RE | # n@ (B'ue)? 7 dn M Y1 aa M1 ù
M = M, [1 Ÿ (+) CANONS
Le rayon RÀ de la configuration à hydrogène, comparé à celui de l'étoile pure, est:
R h 147 = =l1—-<+..., (147) R, Te
d’où une nouvelle expression de la masse :
92 \3/2 16 .(R —R 7/2 (148) M=—= 0 Ë - () (— a)? 38 Mi (=) .. à
Nous posons :
On trouvera dans le tableau V1 les valeurs de B :
TABLEAU VI 1 /y° p 0 0 0,01 0,7047 0,02 1,0455 0,05 1,6838 0,1 2,5257 0,2 3,1021 0,3 3,6100 0,4 3,9903 0,5 4,2930 0,6 4,5443 0,8 4,9465 1 5,2598
La teneur en hydrogène est par définition : X— A d’où :
(149) me Sete 7)
Le poids atomique moyen par électron y, est (S. $., chap. XI) :
Les relations de CHANDRASEKHAR : M proportionnel à u,—? et R proportionnel à pu, 1 ne sont pas satisfaites. Nous pouvons tracer les courbes À — Cte dans le diagramme log M ; log R. Losque M et R sont connus, le diagramme donne immédiatement la teneur en hydrogène (sous réserve que la couche d'hydrogène soït assez importante devant la couche N. D.) (fig. 1).
21. NAINES RICHES EN HYDROGÈNE. — Lorsque la couche d'hydrogène n’est plus très mince, on doit intégrer numériquement l’équation (28), les conditions aux limites dans la couche d'hydrogène étant données par (132) et (133). Les calculs ont été faits pour 1 /y,? = 0,01. Le tableau VIT donne les valeurs du rayon réduit n,, de la masse,
… Fic. 4. — Courbe représentative de la densité en fonction du rayon pour une teneur en hydrogène X = 0,965.
du rayon réduit n, de la surface $ et de la teneur en hydrogène de l'étoile (pour diverses valeurs du rayon de surface S). On trouvera, figure 4, la courbe Log R ; Log M, tracée pour 1/y? — 0,01 et la teneur en hydrogène X variable. Le tracé des courbes X — Cte nécessiterait l’intégration de l’équation (28) pour d’autres valeurs de y,. Ces calculs sont en cours actuellement, et les résultats complets feront l’objet d’une publication ultérieure.
On a représenté figure 4 la courbe b/pçen fonction de N pour une valeur particu-
lière de % (ro = 1).
On voit sur le tableau VIT que le rayon augmente rapidement lorsque X croît, passe par un maximum et décroît ensuite.
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TABLEAU VII No N2 MJO À ; 5,35 5,35 1,376 0 4 8,032 1,403 0,05 3 14,572 1,795 0,355 1 12,425 5,08 0,965 0 10,70 5,51 1
Nous pouvons nous passer provisoirement de tables plus étendues des fonctions ®, car la plupart des naines blanches sont très pauvres en hydrogène, et ont par conséquent une couche d’hydrogène très mince. Les formules d’approximation obtenues
sufhront. .
TROISIÈME PARTIE
La température des naines blanches déduite de l'absorption de la couche d'hydrogène
Un bref résumé de la théorie de l’ionisation, et du transfert d’énergie, nous permettra de légitimer les formules d’approximation employées.
22. LA THÉORIE DE L’IONISATION THERMIQUE. — [La théorie de SAHA (2?) nous donne le nombre d’atomes ionisés par ionisation thermique, dans un gaz de densité p et de température 7.
Rappelons sommairement cette théorie. Des atomes neutres et ionisés, excités ou non, et des électrons libres constituent un gaz parfait où s’établit un équilibre statistique entre les différentes particules. La théorie de SAHA est une théorie statistique, qui ne se préoccupe pas des dimensions des atomes, ni des processus d’ionisation ou d’excitation. Elle tient compte des poids statistiques des groupes d’états de même énergie.
Lorsque la température croît, l’ionisation croît. Elle décroît quand la densité croît : la température et la densité ont des effets contraires. La formule de SAHA appliquée brutalement à un gaz de grande densité, mais non dégénéré (je veux dire par là de dégénérescence faible), donne un faible nombre d’atomes ionisés.
23. L’IONISATION AUX GRANDES DENSITÉS. — Il est évident que lorsque la densité croît, le volume moyen laissé à chaque atome neutre décroît. La probabilité d’existence d’un atome dans un état excité est d’autant plus faible que la densité est plus grande et que le niveau est plus élevé. |
La théorie de FERMI (>) évalue le nombre d’atomes dans les différents états quantifiés, en tenant compte de leur volume (méthode des volumes exclus). Une autre méthode consiste à étudier l’influence des atomes voisins en s’inspirant de la théorie quantique des métaux (2). D’après cette théorie les états d’énergie sont d’autant plus modifiés que les atomes sont plus proches les uns des autres. Les niveaux discrets d’un atome isolé sont étroits, mais quand la densité croît, les niveaux s’élargissent en bandes. La largeur des bandes est d’autant plus grande que les niveaux sont plus élevés, si bien qu’au delà d’une certaine bande, toutes les bandes se recouvrent
(2) On trouvera la théorie de SAHA exposée dans : Les Étoiles de G. BRuxaAT ; Stellar atmosphür de UxsôLp.
(#3) FERMI, Zts. f. Phys., 86 (1926), p. 383, p. 902 ; Atti Linces (6), 3 (1926), p. 145.
(24) Méthode employée par Morse, Ap. J., 92, 27, 1940.
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et les niveaux supérieurs ressemblent plus à des états libres que liés. En d’autres termes, à une densité donnée, il y a une limite inférieure de l’énergie, au-dessus de laquelle les états initialement liés sont maintenant libres. La limite inférieure des états libres des électrons s’abaisse quand la densité croît, et pour des densités suffisamment élevées les états liés sont tous absorbés par les états libres. Cet effet à été appelé « ionisation de pression ».
La théorie sommaire de FERMr indique que pour l'hydrogène à la densité 1, le nombre d’atomes d'hydrogène neutres est de l’ordre de 102 fois plus petit que ne l’indique la théorie de SAHA.
Morse (24) à employé la méthode de THoMas-FEermr (*) pour calculer aussi exactement que possible la limite inférieure des états libres (mélanges d'hydrogène et d'éléments lourds).
La densité croît rapidement de la surface vers l’intérieur des naines blanches, L'ordre de grandeur de lionisation de pression, indiqué ci-dessus pour l'hydrogène nous autorise à admettre que dans toute l’étendue de la couche d’hydrogène qui entoure les naines blanches, les électrons sont libres (au sens donné ci-dessus).
24. LES PHÉNOMÈNES DE TRANSPORT D'ÉNERGIE. — Supposer dans l’évaluation de l’opacité de la couche d’hydrogène que celle-ci est complètement ionisée, n’est pas seulement une hypothèse simplificatrice, mais correspond à la réalité physique.
L'évaluation faite plus haut de l’ordre de grandeur du nombre d’atomes d’hydrogène neutres existant à des densités élevées, nous autorie à le négliger : ce nombre est si faible qu’il n’est pas besoin de le connaître avec précision pour le négliger.
Le transfert d’énergie par rayonnement dépend, pour l'hydrogène, principalement du nombre d’électrons libres (à cause du faible potentiel d’ionisation de l'hydrogène). C’est ce que montrent les calculs de STROMGREN (2). Le fait de l’ionisation totale simplifie notablement les calculs.
Le transport d’énergie par conductibilité thermique devient très important dès que les densités deviennent notables. Pour la conductibilité thermique, comme pour la conductibilité par rayonnement, les calculs ne sont praticables que dans deux circonstances : lorsque le gaz d'électrons à les propriétés d’un gaz parfait, ou qu’il est très fortement dégénéré. Le domaine de dégénérescence moyenne est mal connu.
L’opacité est plus faible dans les mêmes conditions de densité et de température pour le gaz dégénéré que pour le gaz parfait (c’est-à-dire quand on emploie les formules relatives au gaz dégénéré), car dans le gaz d’électrons dégénérés, les transitions permises de faible énergie sont moins nombreuses, les électrons obéissant au principe d'exclusion. Il est évident que la conductibilité thermique croît avec la densité. Cette
(25) Il s’agit de la méthode du champ self-consistent. (5) STRÔMGREN, Zeit. f. Ap., 4, 118 (1932).
dernière devient prépondérante dans les régions de forte densité. Nous voyons donc
d’après KorxaRt (15) que la conductibilité croît dans les régions de forte densité. En
d’autres termes, le gaz d'électrons est transparent à l’énergie. On pourra donc, simpli-
fiant à l'extrême, décrire de la façon suivante les couches extérieures de l’étoile : Dans la région de dégénérescence, on annule le coefficient d'absorption :
(151) ; Ko =D,
c’est-à-dire que l’on suppose la température de l'étoile uniforme dans toute la région de dégénérescence.
Dans la région de gaz parfait, au contraire, on pourra se contenter de tenir compte : seulement de l’absorption du rayonnement par le gaz parfait d’électrons libres, en présence de noyaux, ce qui se représente par la formule :
(152) x = XTp 5,
x étant le coefficient relatif au gaz d'électrons libres en présence de protons. Ce coeffclent xest donné par la théorie de CHANDRASEKHAR, STROMGREN.... :
- 25. CONFIGURATIONS POSSIBLES. — Suivant l’épaisseur de la couche d'hydrogène des naines blanches, de petites différences de structure apparaissent. Trois configurations sont possibles (fig. 5).
Si l’épaisseur de la couche d'hydrogène est suffisante, la dégénérescence prend
FiG. 5. — Dispositions relatives des surfaces $ et Z.
naissance dans la couche d'hydrogène, et l’on rencontre successivement une région d'hydrogène N D ; une région d'hydrogène D ; le mélange de Russell dégénéré.
Si la couche d'hydrogène est plus mince, la région d’hydrogène dégénéré peut être inexistante. On passe directement d’une région d'hydrogène ND au mélange de Russell D.
Si la couche d'hydrogène est très mince, l'hydrogène est ND. On rencontre une couche d’hydrogène ND, le mélange de Russell ND et la dégénérescence n’apparaît que dans le mélange de Russell.
Nous calculerons les relations nous donnant la température des naines dans ces trois cas.
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26. — Le coefficient d'absorption x est la grandeur essentielle pour le calcul. Le coefficient d'absorption par gramme de matière dû aux électrons libres, provenant d’un atome de charge Z, est (5) :
8r°0, efh? Z2 p Ce # 315030, (2m) En Ag TT DE=SLO0128, log 6, — 0,0059, 0, — 1,0823, log 6, — 0,0343, e — charge de l’électron, en u, e. s. loge — 10,6813, h — constante de Planck, log À —27,8209, c — vitesse de la lumière, log c — 10,4768, m — masse de l’électron, logsme= 28,9593, my —= masse du proton, log My — 24,2239, k — constante de Boltzmann, log Eu 16,1396,
Z = numéro atomique,
Amy — masse du noyau,
um, = masse par électron libre, p = densité, T = température absolue.
Dans le cas de l’hydrogène, Pile A-= 1, et l’on a :
(154) ENT CR 0 D avec : É
C’est cette valeur qui nous servira dans tous nos calculs.
27. ÉQUATIONS D'ÉQUILIBRE DE LA COURONNE GAZEUSE. — Les équations d’équilibre de l'étoile sont :
(156) : = — ge,
ee, CUS (157) SU
Nous pouvons supposer la luminosité constante dans toute la région étudiée, ainsi que l’intensité g du champ de pesanteur, et prendre r = R, rayon de l'étoile.
Nous étudions ce qui se passe au voisinage de la surface de l’étoile, à une profondeur k = R — r, et nous supposons k petit devant R.
La pression P se réduit à la pression de gaz parfait du mélange d’électrons et de protons, la pression de radiation étant négligeable :
RoT
R = constante des gaz parfaits.
1 = nombre d’unités de masse atomique par particule libre (poids moléculaire moyen). Dans lhydrogène un = 1/2.
Les relations (156) et (157) peuvent s’écrire :
ee *
(159) _ F . F ART d 1 #Ho0-12 es UT
(LED) dr 30 4rR?c à
Nous prendrons comme conditions aux limites p — 0 ; 7 — 0 à la surface de létoile, et on peut intégrer le système (159) (160) en posant :
(161) es p—=qh"; on à immédiatement :
= — DEUST 2ge (162) 1, DR 4rR?c 4 DE 15/2 due XoL d
Évaluons numériquement ces quantités, et exprimons masse, rayon, luminosité en unités de Soleil.
Température : |
, M AR (163) m = oasar # Densité :
= gCA ya, — [36,8791]R-%2L-12mn54, (164) p = [0, n5Gpe-ag-egnen( ARTE,
28. CALCUL DE LA TEMPÉRATURE. PREMIER CAS. — Tout d’abord définissons la
surface À d'apparition de la dégénérescence : à l’extérieur le gaz d’électrons n’est pas dégénéré, la pression P est liée à la densité p et à la température T pee (156) Poe (L
à l'extérieur, le gaz d'électrons est dégénéré, et on néglige la pression du gaz de noyaux ; (165) P = Kpue
avec log,, À = 12,996.
Il reste une part d’arbitraire dans la définition de la surface ZX. On sait que l’on est dans une région de non dégénérescence, lorsque dans l’expression (8) :
47? æ(x? + 1) (Omc?)? f(x)
(8 bis) > 1
et dans une région de dégénérescence quand cette expression est « 1. Si on définit la surface Z d'apparition de la dégénérescence par la condition d’équilibre de pression entre les deux régions D et ND :
RET
(166) = Kk55u, 5",
ou encore :
RT p5/3\3/2 cela revient à introduire la dégénérescence lorsque
Ar? x(x? + 1)?
(Omc?)? f(x)
< 3 environ.
Si on admet que les lois de variation de T'et de p (163) et (164) sont valables jusquelà, on en tire la température :
Nr K.\2/7 r\—2/7 LEO —2/7(R38/7 K—6/7| 0 2/7 2—4/7 | = :
(167) r=(3) Gr REN K (=) apr 2 (2) Numériquement :
L\27 (168) T = (71%) et en unités de Soleil :
L\2/7 (169) Te) :
La température ne dépend que du quotient de la densité de flux de radiation par l'intensité du champ de pesanteur.
Arrêtons-nous un instant sur la formule (169). Elle à été obtenue au moyen d’hypothèses assez arbitraires. Rappelons ces hypothèses :
L’ionisation de l’hydrogène est totale.
La conductibilité thermique est négligée jusqu’à la surface d'apparition de la dégénérescence.
La surface d'apparition de la dégénérescence est définie par une valeur arbitraire de l’expression (8 bis).
Afin d'apprécier l'erreur commise, nous avons tracé sur la figure 6 les courbes À — Cie, À — conductibilité totale (voir relation 13) avec pour coordonnées log T' ; log p. On a tracé la courbe représentative adoptée pour 7/() pour AC.7008247. On voit que la conductibilité totale À est 10 fois plus
gt A=f4] Us) ,06)
Fi. 6. — Courbes À = Cte et approximation utilisée pour AC 7008247.
grande à la surface Z que loin de ZE : il n’y a aucun doute que la température T'obtenue est trop forte. |
Si au lieu de (166) on faisait une autre convention pour définir Z, on auraït un autre coefficient _ numérique dans (169). Nous conservons la formule (169) obtenue essentiellement à cause de son caractère simple, et nous n’oublierons pas dans son application aux étoiles réelles qu’elle découle des hypothèses simplificatrices rappelées plus haut.
29. DEUXIÈME CONFIGURATION, — Examinons maintenant le cas où la surface S de séparation entre l’hydrogène et le mélange de Russell est plus proche de la surface. C’est au voisinage de cette surface, dans la couche de mélange, que le débit d’énergie, d’après la théorie du cycle du carbone, doit prendre naissance, Par conséquent, à l’intérieur de la surface S, le débit d’énergie est nul, le gradient de pression de radiation: également, la température est uniforme. Lorsque la surface $S est proche de la surface de l'étoile, la température croît jusqu’à la surface $S et ensuite est constante : la croissance de la température est coupée à la surface $.
I] serait absurde, étant donné les hypothèses simplificatrices du $ 25, de discuter exactement dans ce cas des limites d’emploi des formules (163) et (164), puisque lorsqu’on approche de la surface $ de séparation, la teneur en éléments lourds croît, et que cette croissance ayant pour effet de diminuer la conductibilité a un effet contraire à l’accroissement de densité,
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Nous obtiendrons donc la température à la surface S, donc la température de l'étoile, en remplaçant dans (163) AR par la distance de la surface de l'étoile à la surface S. Nous _calculerons également la densité p, à la surface S, car ce résultat nous servira dans la quatrième partie.
Nous supposons l’épaisseur de la couche de mélange assez petite pour pouvoir être négligée.
A l’extérieur de la surface S, la pression est :
(156) P—= < u = 1 (hydrogène pur N D).
A l’intérieur :
(170) RER EE ue — 2,06 (mélange de Russel dégénéré).
La densité est évidemment différente à l’intérieur et à l’extérieur de la surface S.
Nous allons chercher à relier la profondeur AR à l'augmentation SR de rayon par rapport à l’étoile pure de même noyau.
En écrivant l’équilibre de pression, on à :
(171) Kpplur 58 — = avec (161) ps = g(AR)#", d’où
5/3 Ro, T\3/5 172 Des Le CRU) qu (172) pa = (E7 —) Cherchons à quelle profondeur h de l’étoile pure se trouve la surface S : en intégrant (156) lorsque P est la pression d’un gaz d'électrons :
(173) ; gh= Kurthpis,
A l’aide de (172) et a on en tire » en fonction de AR :
l'augmentation ÔR de rayon est alors :
Ë — [2,521] MR
30. TROISIÈME CONFIGURATION. — Étudions maintenant le cas d’une couche encore plus mince d'hydrogène. La dégénérescence apparaît à la surface ZX dans le mélange de Russel et elle est définie par :
(176) Kpÿ ue 5/3 — He
La densité est la même de part et d’autre de la surface , et il y a équilibre de pression. [ci pu = 2, D = 2.
RTS! 3/2 177 = ( É ) ( ) 00 Kw Soit p. la densité du mélange de Russell à la surface $. 0, est lié à 9, par : (178) log — —= TRT (T1 — To),
r, et ro étant les rayons des sphères S et Z. La densité p, de l'hydrogène est liée à la densité p, du mélange de D par :
(179) , 0 Fe soit approximativement :
(180) . | Re en
Et e2 est lié à la profondeur AR de la couche d'hydrogène par : pe = g(AR)#"#.
Po est donné par la formule (173) où on a remplacé p, par p, (changement de notation) :
(173) GR 5 M Bon
En portant (177) dans (173) et en tenant compte de (161) et (162) : 59 |
(181) bre AR. à
L'augmentation relative de rayon est :
(182) F7 on 4 bo LE Se R LAUISeRETOU, Pi
On trouve, en exprimant M, R en unités de Soleil :
(183) Po = [14,1517] MI2R-3ARS2
avec u — 2,06, %) — 1,85, ou
2 à déjà été trouvé. On a donc :
(184) — [0,6846] RSA LaR sn .
d’où | (185) Po = [1,730] RT#L12M 9/4 +) £1
Thèse SCHATZMAN | à
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31. CONDITIONS D'EXISTENCE DES TROIS CONFIGURATIONS. — Étudions les conditions d'application des formules (175) et (182). La formule (182) est applicable tant que Po > ps, C'est-à-dire tant que
ÿR AR FF > 0,841 sn (186) — < [0,988] RL7M—9N.
La formule (175) est applicable tant que la dégénérescence n’apparaît pas dans l'hydrogène, c’est-à-dire tant que
dR AR TR > 0,707 — et (187) _. < [1,351] RLM9N. "
Si l’on porte AR/R en abscisses et ÔR/R en ordonnées, on détermine 3 régions,
ÿR R 0,2
AR R
Fi1G. 7. — On a tracé la courbe représentative de l’accroissement de rayon par rapport à l’étoile pure, en fonction de l’épaisseur de la couche d’hydrogène, d’après les formules (175) et (182) pour 40 Eridani B. On à porté également, par un point, la valeur de AR /R pour 40 Eri B, calculée d’après la théorie du débit d'énergie.
correspondant aux 3 cas envisagés : S extérieur à ZX, S confondu avec X, $ intérieur
à (fig. 7).
32. ExEMPLES. — Appliquons les résultats que nous venons d’obtenir à différentes naïnes blanches.
Sirius B. — La masse de l'étoile est bien connue: M — 0,98. Nous supposerons son rayon et sa luminosité douteux. Si on admet un rayon À — [8,80] voisin de la configuration sans hydrogène, il faut admettre une température effective T4 25 000 degrés et log L = — 1,6 (voir plus loin, au $ 36, une discussion plus complète).
Appliquons brutalement (169). Il vient T — 21,8.106 degrés, température très élevée. Nous verrons qu’en réalité la température est plus faible.
S et 2 sont confondues pour :
QUATRIÈME PARTIE
Le débit d'énergie des naines blanches
33. DÉBIT D'ÉNERGIE DANS LE CYCLE DE BETHE. — Nous avons indiqué dans Introduction quel était, dans les étoiles de la série principale, le cycle de réactions qui transformait 4 noyaux d'hydrogène en 1 atome d’hélium, avec perte de 27 mg
de matière par 4 grammes d'hydrogène transformé. Nous ne saurions exposer en détail la théorie de BETHE. Nous donnons seulement
ici la valeur numérique du débit d’énergie par gramme, en tenant compte des meilleures valeurs numériques indiquées par BETHE.
Le débit d’énergie par seconde et par gramme de matière stellaire est :
al 15 750 (188) [81 914] pH ON 77e EXP re |
p — densité, Cx —= Concentration en hydrogène, CN = Concentration en azote,
T = température absolue en degrés.
Le débit d’énergie par centimètre cube est :
(189) W = [31 914] pcx pCN qurs CXP "mm | C’est cette formule que nous allons appliquer.
34. MÉTHODE D’INTÉGRATION. — Le débit d'énergie à travers toute l'étoile est : R 1 15 250
(190) L — Ta [31 914] PCH ECN TER EXP |— “qe | 4rr?dr.
Le calcul de cette intégrale, pour toute autre étoile qu’une naïne blanche, ne pour-
rait se faire que numériquement,
Mais cette intégrale n’a de valeur notable que dans la région où azote et hydrogène sont mélangés, ce qui n’a lieu que dans la région de mélange du mélange de Russell et de hydrogène.
Cette région de mélange est très petite. Nous pourrons supposer la température constante dans toute la région de mélange. Nous remplacerons l'intégrale :
(191) “a ccerÉbRsut
par le produit de la hauteur de mélange par le maximum de la quantité sous le signe
somme.
Si My, My Sont les masses des noyaux d'hydrogène et d’azote, n,, et n, les nombres
d’atomes d'hydrogène et d’azote par centimètre cube, alors :
s ECN — NN MN £ et le maximum du produit pce, est :
(193) AR(PICRON) = = PHHIN (CN)
(cx), étant la concentration en azote au sein du mélange de Russell. Nous avons obtenu en première partie la hauteur de mélange : (129) MOTTE
, : g La luminosité est donc :
1 152501] r? p? An Ax = T En AE à PEU Ur $ (194) L— 4r[31,914] exp | . | Tue 7e = es
Numériquement :
(195) é L'= [40,286]7T1/3 exp + ET CN)R:
Ne/u, dans la formule (194) est le nombre d’électrons libres. e est la densité à l’intérieur de la surface $S et par conséquent u, = 2,06. r est le rayon de la sphère $, et g l'intensité du champ de pesanteur à la surface $.
Nous voyons que la formule obtenue est très simple.
CALCUL NUMÉRIQUE
Il nous reste à la calculer numériquement.
Nous avons :
| I 6620 r202 (C (196) 3108 T — 75% — —40,286 + log L — log CARRE De.
On calcule le second membre à l’aide de données provenant de l’étoile, et on détermine ainsi la température. Si on exprime L en unités de Soleil, le second membre vaut, en supposant (cy),, égale à la concentration en azote au sein du mélange de Russell
dans le Soleil :
2,2 (198) — 4,709 + log L — log et
Calculons le premier membre, en fonction de la température. Les résultats sont portés dans le tableau VITT.
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TABLEAU VIII
1076T 3 log T — TA 4 39,4
T1 nous reste à étudier diverses naines blanches.
36. EXEMPLES. — Nous étudions en premier lieu 40 Eridani B, qui est une des naines blanches les mieux connues.
40 Eridani B. — La luminosité est bien connue : log L = — 2,1. Le rayon est : log À — — 1,8 et la masse : log M — — 0,35. Supposons $ et Z confondues. La densité p, du mélange de Russell à la surface $S est d’après (172) :
2, 55 (199) D = [1,377] R-25 PSS L08 CO En EN dans (198) et en tenant compte de (163), on obtient : 5433 log T — + — 11,617,
ce qui donne :
T = 14,4.10$ degrés
et AR
R L'hypothèse faite est vérifiée. L’accroissement de rayon correspondant, par rapport à la naine blanche pure, est donné par (175). On trouve :
dR
a) ES 0, 143.
La valeur de SR /R déterminée graphiquement avec u, — 2,06 est b) TNT
La valeur théorique nous conduirait à log R = — 1,775, soit un rayon un peu plus grand que celui indiqué par KuïPERr. La température effective n’est pas déterminée avec une telle précision que l’on puisse considérer les valeurs a) et b) comme étant en désaccord.
Nous obtenons très facilement la théorie du débit d’énergie de 40 Eridani B.
Sirius B. — Sirius B est sensiblement moins bien connu que 40 Eri B. Il est assez important de donner une théorie correcte‘de Sirius B, car c’est sur cette étoile qu’on a voulu baser la vérification de l’effet Einstein. Rappelons que même dans les meilleurs spectres de Sirius B, on a une superposition des spectres de Sirius A et de son compagnon, ce qui rend particulièrement difficiles les mesures de vitesse radiale.
La magnitude photovisuelle :
Myv = 11,42
est bien connue. La correction bolométrique dépend de la valeur admise pour la température de surface. |
La masse est bien connue, log M — — 0,01. Si l’on admet une masse par électron libre u, = 2,06 pour l'étoile pure, le rayon de l'étoile pure est : log À = — 2,135.
_ Supposons la température effective inconnue. On peut calculer, en fonction de la température effective, la luminosité et le rayon de l’étoile. En reportant (199) dans (198), on obtient :
1 6620 AR 3 log T om — 27,309 — 5,1 log NE + 1,6 log L et, comme d’après (163)
on à : YLTE et à chaque luminosité correspond une température de la zone de mélange. D’après (163) on détermine l’épaisseur de la couche d'hydrogène. Nous avons fait figurer dans le tableau IX dix colonnes :
19 Température effective, 20 Correction bolométrique, 30 Magnitude bolométrique, 40 Luminosité, 59 Rayon de l’étoile en centimètres, 60 Rayon de l'étoile en unités de Soleil, 70 Accroissement relatif de rayon, 80 Épaisseur relative de la couche d’hydrogène, 90 Température de la couche de mélange, 10° Epaisseur de la couche d’hydrogène déduite de (163).
1,6 log L = 5,433 log T —
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TABLEAU IX R dR AR Tr AR 1% C.B. Mn L log R log a F7 ri pe 30 000 — 3,23 8,19 — ],425 8,696 — 2,146 — 0,025 , 17,9 0,0498 25 200 — 2,70 SN2 — 1,636 8,742 22100 0,082 0,105 1i7/88 0,0477 20 000 — 2,18 9,24 — 1,844 8,839 — 2,003 0,353 16,8 0,0463 16 800 — 1,77 9,65 — 2,008 8,909 — 1,933 0,590 16,4 0,0452
L’épaisseur de la couche d’hydrogène donnée dans la colonne 8 coïncide avec l'épaisseur donnée dans la colonne 10 pour :
ARR = 0,0487 T, = 27 000 degrés.
On en déduit :
Température de la couche de mélange : T = 17,7.106 degrés
Rayon de Sirius B : log R — — 2,114 Intensité du champ de pesanteur : log g — 8,66 Hauteur de mélange : h]R = 0,01
et d’après la formule d’EINSTEIN, un effet Einstein : E — 80 km /sec.
Nous avons vu au $ 32 dans quelles conditions de température $ et ZX étaient confondues. Le résultat obtenu nous confirme l’exactitude de notre hypothèse.
Voyons si ces résultats cadrent avec ce que nous avons vu au $ 28 sur les limites d'application des formules (164) et (163). A la surface S, y. = 4Y,. Nous sommes dans les limites d'application de ces formules, mais toutefois la température obtenue est peut-être un peu forte. l'incertitude qui règne sur les valeurs de la température et de pu, entraîne une assez large incertitude sur l'effet Einstein calculé, peut-être de 15 km /sec.
Notre théorie nous conduit à une luminosité, à une température effective et à un effet Einstein plus grands qu’il n’est admis d’habitude. Rappelons done que les différents auteurs ont tenu compte, dans leur calcul de vitesse radiale, des raies autres que celles de hydrogène. II serait facile de montrer qu’à la surface de Sirius B il n’y à pas pratiquement d’atomes lourds, donc que les raies de ceux-ci proviennent uniquement de Sirius A : il ne faut tenir compte, dans la détermination de la vitesse radiale de Sirius B. que des raies de l'hydrogène. Ce changement doit avoir pour effet d'augmenter la vitesse radiale mesurée, donc de la rapprocher de l’effet Einstein indiqué (?5).
| () Un travail de KuIPER est en préparation à ce sujet (communication privée faite aimablement à l’auteur). Cette hypothèse d’un rayon plus petit que celui habituellement admis, a déjà été faite par MARSHAK et par CRITCHFIELD. ;
AC 709 8 247. — Nous supposons également là que la couche d'hydrogène est très mince. Suivant la valeur que l’on adopte pour la température effective, on a :
Te — 25 000 degrés Te — 35 000 degrés log M — 0,09 log M = 0,12 log R — — 2,28 L log R — — 2,41 log L = — 2,00 log L = — 1,67
En appliquant brutalement la relation (169), on trouve pour la température de la couche de mélange :
T = 15,6.106 degrés TE AS 9-10 desrése
On verrait aisément que S est intérieur à X,
37. FORMATION INTERMÉDIAIRE DE DEUTÉRIUM. DÉBIT D'ÉNERGIE. — BETHE et CRITCHFIELD (?’) avaient étudié dans un premier travail la formation de lhélium à partir de la combinaison de deux protons suivant l’un ou l’autre des deux processus :
(200) 1H PUR SD "er
(201) 2D + 1H He ; (202) 8He + 1H — Li (202 bis) 3He + 4He—+ ’Li + et (203) Li —+ He + et (203 bis) Li + 1H — 24He
La réaction la plus lente est la première de ces réactions, et c’est elle qui détermine la vitesse de production d’énergie.
BeTxe et CRITOHFIELD indiquent pour le débit d'énergie par centimètre cube et par seconde :
(204) RS 10 ner avec : : | (205) DES . (T en millions de degrés).
Le débit d’énergie (204) a été calculé en supposant la réaction (200) permise. Or laréaction (200) n’est pas une réaction de laboratoire. ».
D’après les règles de sélection de GAmow-TELLER (?%#), une transition s’accompagnant de radioactivité 6 est permise si la variation de spin est l’unité, interdite du premier ordre si la variation de spin est de deux unités. ete... D’après les règles de sélection de la théorie originale de FErMI, une transition est permise si la variation de spin est nulle. Or dans la réaction (200) les deux protons s’approchent dans les meilleures conditions pour réagir dans l’état 1$, alors que le deuton final est dans l’état triplet %S.. :
D’après GamMoW-TELLER, la réaction est permise ; d’après FERMI, interdite. Dans ce dernier cas, le débit d’énergie est environ 105 fois plus faible qu’il n’est indiqué (équation 204).
(27) BeTKE et CRITOHFIELD, Phys. Rev., 54, 248, 862 (L) (1938). (2) Gamow-TELLER, Phys. Rev., 49, 895 (1936).
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11 semble bien que les règles de sélection de Gamow-TELLER expliquent mieux que celles de FErMr l’ensemble des phénomènes bien connus de la radioactivité 8 (2°), tels que la classification dans les différents groupes de SARGENT, et particulièrement la radioactivité B du potassium 4K et les transitions ThB — TAC — TAC’. Or lPétude des naines blanches froides incite très fortement à écarter la règle de GAMOW-TELLER pour la réaction (200). Le choix entre les deux règles de sélection est donc très important, aussi, avant d'aborder l’étude des naines blanches froides, rappelons-nous quelques résultats relatifs à la radioactivité 6.
Si on étudie la radioactivité 8 des atomes de nombre de masse 4n + 2 (?°), on peut remarquer avec OPPENHEIMER (°°) que les transitions certainement permises 6H, — 6L; + € 10(\ 10B _. et diffèrent considérablement des transitions apparemment interdites 2H,—> °H 10B,—+ 10B +. 140 LE 14N L en ce que l’énergie libérée dans les premières (3,6 MeV ; 3,3 MeV) est beaucoup plus grande que dans les cas précédents (420 keV ; 560 keV ; 150 keV).
OPPENHEIMER (°°) envisageant l’influence d’un neutrino de masse finie sur la probabilité de l’émission B, suppose qu’il existe peut-être un seuil d'énergie au-dessous duquel la règle de sélection de GAmMow-TELLER ne joue pas.
Examinons maintenant la réaction (200) à la lumière de la théorie du méson. Si l’on suppose qu'un méson virtuel intervient transitoirement au cours de la radioactivité f, on arrive aux conclusions suivantes : si la transition (200) est permise c’est que le méson virtuel qui apparaît est vectoriel. Si au contraire la transition est interdite, le méson est pseudo-scalaire. Or l’étude du moment magnétique du proton et du neutron, conduit à penser que lorsqu'un proton se sépare en un neutron et un méson, ce dernier est vectoriel. Il semble qu’il y ait là une grave difficulté pour la théorie. Le choix définitif de la probabilité de la réaction (200) ne peut être basé, dans l’état actuel de la théorie, que sur l’expérience au sur l’observation.
L'étude des naines blanches en prend unenouvelleimportance. Nous allons chercher tout d’abord à déterminer un ordre de grandeur vraisemblable pour la vitesse de réaction (200). L’étude de VAN MAANEX 2 au paragraphe suivant, nous conduira inévitablement à considérer la réaction (200) comme une réaction interdite. Nous verrons ensuite, dans l’étude générale du diagramme masse-luminosité que cette hypothèse explique de façon tout à fait satisfaisante l’existence des nombreuses naines blanches peu lumineuses connues actuellement.
Nous remplaçons la fonction de T' par :
(206) [36,35] 7456 et le calcul du débit d'énergie dans la couche extérieure d’une étoile se ramène au caleul de l'intégrale :
(207) 4nr?0?.410.[36,35] 7456 dr.
(°°) Koxormskt, Rev. Mod. Phys., 15, 209 (1943). Étude générale de la radioactivite 6. (50) OPPENHEIMER, Phys. Rev., 51, 908 (1941),
On peut utiliser les fonctions (163) et (164) de AR pour représenter p et T, car le débit d'énergie a lieu toujours dans une mince Su et on a :
= 2/204,56 12,06 (208) L = 4rR?g°0#%,410.[35,35] EE AR12-06, Appliquons à 40 Eri B, qui est sans doute la naïne la mieux connue. Avec :
log 0 — 2 842, log AR = 8,317, log qg = 24,339, on obtient :
1082779) alors que le débit d'énergie est log L = — 2,1. Il ne fait pour nous aucun doute que le
débit d'énergie dû à la réaction (200) et suivantes est plus petit. Supposons le facteur 107$ correct ; alors :
log L = —3,21, soit environ 10 fois moins que le débit d'énergie observé. Le débit d'énergie décroissant plus vite que ne l’indique la formule (206), la contribution de l’hydrogène au débit d’énergie est encore plus petite que nous n’avons trouvé, et nous supposerons ce facteur 10$ être une assez bonne approximation.
38. APPLICATION A VAN MAANEN..— Le facteur 105 que nous venons d'essayer va se révéler être certainement d’un bon ordre de grandeur par l’étude de VAN MAANEN 2. Les limites vraisemblables entre lesquelles se trouvent sa température effective et l’effet Einstein à sa surface la situent bien dans le diagramme de CHANDRA- SEKHAR-KUIPER (fig. 1).
La température, d’après la relation (169), est
r= cr ()" (169) INIST dans les quatre cas envisagés par KuïIPER dans le colloque : Lf=381] L = [— 3,84] ANR TEN DES LES 73] — [0,41] : M = [0,27] M = [0,31] M = [0,17] T — 5,76.105 T = 4,42. 106 T = 4,32.105 T = 4,7.106
donc dans tous les cas une température très basse. Avec de telles températures, il faudrait faire figurer dans la formule (198) une densité b de l’ordre de 101, quin “est certainement pas atteinte, même au centre de Van Maanen 2.
La presque totalité de l’étoile est à la même température. Dans le calcul du débit d'énergie, on peut supposer la température constante, et calculer :
(209) [ srretar étendue à toute ( région d'hydrogène.
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. Soit la profondeur comptée à partir de la surface de l'étoile. D’après la relation (26) :
dr — — ad}.
La densité p est d’après (31) :
p = By? — 17. D’après la relation (137) :
h (Days — 1) (Poy2 + 1) = 2.
y, étant la valeur du paramètre y, au centre de l'étoile, et :
d’où :
pe? = B''ahy
dé 4nr°?o°dr
et l'intégrale
vaut :
(210) ARR a ya | OU :
B'2a Sy 3 h4 (211 AT RE — © — ; ) " A1 4 Or.2 P Y1° Bad 3 N1 (211) devient :
B'a.? h4 one S Apr x x : : PEN Ï Sr est l'accroissement relatif de rayon (relation 145), il vient : (212) MB'a;°n°2 (2).
Utilisons les valeurs de Z, M, R conduisant à 1 température 4,7.10f degrés. On a, en unités de Soleil :
(213) L = [6,014].4,10.10—{, Ma,%An)ir?e*.
En prenant log M = 0,17, An = 3,5, on trouve : log L = 4,21
contre la valeur observée log L — 4,27. L'accord est satisfaisant.
Ce résultat nous autorise à supposer correcte notre hypothèse que la réaction (200) est interdite. Nous serions moins affirmatifs si nous ne savions pas qu’un grand nombre de naïnes blanches se distribuent régulièrement sur le diagramme Masse-Luminosité, dans une région de production d’énergie au moyen des réactions (200) et suivantes.
Il est difficile de tenir exactement compte de l’incertitude sur la température, signalée au paragraphe 28. L'effet dû à une température plus basse peut être compensé par une probabilité de la réaction (200) plus grande que nous n’avons supposé. De toutes façons, l’étude des naines blanches froides, peu lumineuses, contribue fortement à écarter
l'application des règles de sélection de GAMow-TELLER à la réaction de formation du deuton.
CINQUIÈME PARTIE
La relation masse-luminosité
39. NAINES RICHES EN HYDROGÈNE. FORMATION DE DEUTÉRIUM. — Nous étudions en premier lieu le débit d'énergie des naïnes riches en hydrogène. Pour ces étoiles, nous négligeons la couronne gazeuse, et nous supposons toute la masse à une température uniforme. Le calcul du débit d’énergie se ramène au calcul de
f Arr?p?dr étendu à la région d'hydrogène.
Nous ne possédons pas les tables numériques complètes des configurations à hydrogène, et en conséquence, n’étudions que les étoiles faites d'hydrogène pur. On a, en tenant compte des relations (26) ct (31) :
Le ; farmer = rap f 1° dn, Po
" étant le rayon réduit de l’étoile.
Nous calculons l’intégrale :
Mi p?
Le 2274 \ 0 Po? Le d’où :
(214) L = Amap,?.4,1.10-4, re?
On a porté dans le tableau IX, en fonction de 1 /y,?, les valeurs de la température de l'étoile en millions de degrés, la masse et la luminosité.
TABLEAU X Te T' log M log L 1 /y 0? T log M log Z 0 0 0,741 0,2 3,7 0,471 4,269 0,01 1,3 0,727 6,870 0,3 4,45 0,389 4,471 0,02 1,6 0,687 5,172 0,4 6 0,305 _,055 0,05 1,95 0,637 5,432 0,5 8,3 0,211 3,259 0,1 2% 0,549 5,882 0,6 9,9 1,945 3,351
On voit aisément que pour des naines telles que log M > 0,2, à chaque masse correspondent deux températures, une basse, une élevée. Mais une naïne blanche ne saurait être dégénérée que si sa température est assez basse. Les températures élevées,
solutions de (214), ne correspondent pas à des naïnes blanches : ÿ! ne peut exister de naines blanches faites seulement d'hydrogène pur, de masse inférieure à 1,5 soleils.
40. NAINES PAUVRES EN HYDROGÈNE. — Étudions maintenant le débit d’énergie des naines pauvres en hydrogène, lorsque ce débit d’énergie est dû à la réaction de formation du deuton.
D’après (212), on a :
1,6 (215) 1 4.110456 Mp'astnte(T)
En reportant (169) dans (213), on a (T'en millions de degrés) :
1,6 (213 bis) Ta66 er — [1,05}uènt( Te) :
Dès que X est un peu petit, il n’y a aucune solution possible à l’équation (213 bis) Il doit y avoir égalité entre l’énergie produite et l’énergie dissipée par l'étoile. Pour une configuration donnée, l’énergie produite par l’étoile croît avec la température. L'énergie que les couches extérieures de l’étoile sont susceptibles de laisser passer croît avec la température. Quand X est petit, quelle que soit sa température, l’énergie que l’étoile est susceptible de produire est toujours plus petite que celle qu’elle peut rayonner.
_ Lorsque ZX croît, il arrive un moment où l’énergie produite peut devenir égale à celle
qui est rayonnée. Mais il y a alors deux solutions pour la température. Cela a-t-il un sens d'étudier l’autre solution (7 grand) ? Nous pouvons tout de suite répondre non, car dès que T croît un peu, les réactions du cycle de Bethe deviennent prépondérantes, et au lieu d’avoir comme dans l’équation (213 bis) une fonction de la température passant par un minimum, on a une fonction monotone décroissante de la température jusqu’à de très grandes valeurs de T (EI milliard de degrés) et, en réalité, l'équation (213 bis) a une solution unique, qui est celle que nous étudions. Nous simplifions en prenant :
(216) re -T — [10,4]75.53 au voisinage de 7 = 6.106 degrés et, en tenant compte de (169), on obtient une relation masse-luminosité approximative :
(217) ; L=f(M)X=2" f.(M) étant une certaine fonction de M, dont nous donnons la table. M est la
masse de l’étoile faite de mélange de Russell seulement. Il faut, pour avoir la courbe L(M), adjoindre à (217) la relation :
(148 bis) M(X) = mi + p() ‘|
64 EVRY SCHATZMAN
TABLEAU XI log M log f, (M) log M log f, (M) 0,139 — 5,94 — 0,131 — 3,32 0,125 Eee 0,213 Le 0,085 — 4,77 — 0,297 — 2,71 * 0,075 — 4,16 — 0,391 — 2,41
Nous traçons dans le plan log M, log L, les courbes À — Cie. Nous appelons région I la région de production d'énergie par l'hydrogène suivant les réactions (200) et suivantes. Ç |
Il nous importe peu que les fortes luminosités soient inaccessibles aux naines blanches produisant leur énergie suivant les réactions (200) et suivantes, car, dès que X devient petit, les réactions du cycle de Bethe deviennent prépondérantes dans la production d’énergie. |
Al. NAINES PAUVRES EN HYDROGÈNE. CYCLE DE BETHE. PREMIÈRE CONFIGU- RATION. — Étudions done maitenant chacune des trois configurations étudiées aux $$ 28, 29, 30, et correspondant au débit d'énergie suivant le cycle de Bethe,
Étudions d’abord la configuration du $ 28: la couche d'hydrogène est assez épaisse pour que $ (surface de mélange) soit intérieure à Z (surface d'apparition de la dégénérescence). On a, en unités de Soleil :
, nec (218) L = [4,709] EE
Nous prendrons r = À, rayon de l'étoile.
En mettant en évidence la teneur en hydrogène, on a :
21 == N3%1 6/5 (219) L Rs HE y, X85 (TI)!
Nous remplaçons la fonction de M par :
log f (M) = 0,22 + 2,2 log M et la fonction de T' par
(PS 1072078 (T'en millions de degrés) et T lui-même par l'expression (179). Il vient alors : (220) = [— 3,70] MOTAX—0205 (ox )p 071,
La luminosité dépend très peu de la teneur en hydrogène et de la concentration
en azote. Elle dépend peu de la masse M. Elle croît lentement quand la teneur en hydrogène décroît.
__ La relation (220) n’est évidemment valable que lorsque la couche d’hydrogène est assez épaisse pour que l’on puisse négliger la couronne gazeuse. Nous appelons région IT la région correspondant à cette configuration.
49, DEUXIÈME CONFIGURATION. — Étudions maintenant le cas où Set Y sont confondues. =
Évaluons d’abord la teneur en hydrogène de l'étoile. On a : (221) | XM = 4rR? L g(AR)TA, d’où en unités de Soleil :
(222) OX =[T815]R Tru (
La densité 9, qui figure dans (196) est donnée par (199). Toujours en unités de Soleil, on a :
(223) p = [1,488JR—24MI2X06.
Appliquons (222) à des naines connues : 40 Eri B ; Sirius B. On trouve : pour 40 Eri B:. .. log X — —2,73, pour Sirius B: . . . log X — — 4,39.
Pour obtenir une relation masse-luminosité, nous devons éliminer T' entre (197) et (163) en tenant compte de (222). Cette élimination est facilitée, si on pose, dans des buts évidents de simplification :
. mr) E [T97, 7] Ta (T en degrés),
(224) T8 exp (—
qui est valable au voisinage de T = 107 degrés. On obtient :
7 _ [7,48] CR D (RS eme Nous prenons (cXx)r = [— 2] et l’on a :
Nous donnons les valeurs de la fonction f,(M) dans le tableau XI.
TABLEAU XII lg M logf, (M) log M log f, (M) — 0,657 00 — 0,053 TI — 0,391 — 1248 0,075 — 19,35:
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Nous portons les courbes X — Cte dans le plan log M, log L. La région où (224) est applicable, correspondant à la configuration IT, est appelée région IIL.
43. TROISIÈME CONFIGURATION. SÉPARATION DES RÉGIONS. — Examinons enfin le cas où S est extérieur à Z. Nous nous contenterons d'indiquer une relation de proportionnalité, sans préciser de facteur numérique, car il est un peu trop simple d’utiliser approximation (224), et la relation obtenue ne peut que donner l'allure de Ia relation masse-luminosité, et non pas les valeurs numériques exactes.
On obtient :
(226) Le M—S8RE6X—145
Nous appelons région IV la région correspondant à cette configuration.
Par contre, il est facile de déterminer exactement — dans notre théorie — les courbes qui séparent les régions IT et III d’une part, III et IV d’autre part. L’épaisseur de la couche d'hydrogène est donnée par les relations (186) ou (187), la EEE par la relation (163). On obtient, par exemple à partir de (187) :
M\2/7 M = [7,785] (D pi = [4,822] LM.
On a porté dans le tableau XII les valeurs de log Let T'en FOnGIOn de M, le long des courbes séparant les régions IT et ITI, III et IV.
TABLEAU XIII
SÉPARATION DES RÉGIONS II, III SÉPARATION DES RÉGIONS III, IV log M log L T (millions de degrés) log L T' (millions de degrés) 0,140 — 1,43 21,3 0,125 1,58 19,9 0,085 7e 18,5 0,075 — 1,83 17,4 — 0,202 21,8 0,053 — 2,08 16 — 0,530 19 — 0,131 — 2,22 : 15,2 — 0,748 17,4 — 0,213 — 2,36 14,9 — 0,910 16,7 — 0,297 — 2,55 14 : — 1,094 15,6 — 0,391 — 2,12 13,4 — 1,308 14,2 — 0,657 — 3,13 EI À — 2,634 12 44, DIAGRAMME GÉNÉRAL. — Donnons quelques explications sur le diagramme
général log M, log L (fig. 8).
Le Soleil à pour coordonnées 0 ; 0. On voit que les naines blanches connues ont
LoqL
o @e Soleil 0 a 107 D A0" 1: 16 ke
Sirius B
AC
40 Eri B
Sirius B
(ancienne position) -3 e |Ross \627 -3
@l Wolf |219 0,2 j Van \|Maanen 2
En © Wolf|\457 x
Wolf \489
Log M
-1 le] Se +1
Fra. 8. — Diagramme général Masse, Luminosité.
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des luminosités s’échelonnant entre des valeurs très petites : log L = — 4,15 pour Wolf 489, et petites : log L = — 1,6 pour Sirius B, alors que les valeurs de la masse sont toutes situées au voisinage de log M = 0.
On a tracé, dans ce diagramme, les courbes X = Cte, Le long d’une parallèle à l'axe log L, on peut suivre la variation de la teneur en hydrogène d’une étoile, en fonction de la luminosité.
Étant dans la région II, lorsqu'on approche de la région III, les courbes déterminées au $ 41 ne sont plus valables. On a raccordé les courbes de la région IIT et celles de la région IT par un arc de courbe tracé approximativement.
On n’a pas tracé de courbe séparant les régions I (formation du deutérium) et IT, car on n’a pas de données numériques assez étendues pour mener les calculs.
Nous pouvons résumer dans un tableau (tableau XIV) les indications que nous fournit le diagramme général.
AC
Ross 627 « = 981 0112008 Peut-être contribution de la réaction (200).
Van Maanen 2 Formation du deuton — 2,26 0,17 0,2
Wolf 219 « — 2,48 0,13
Wolf 457 { — 2,47 0,13
Wolf 489 « — 1,98 0,25 0,25
Le cas de Wolf 489 nous retiendra un instant : Cette étoile très froide se révèle être une étoile très riche en hydrogène. On a déterminé graphiquement X et M, en se servant de la formule correcte (214) et en supposant les résultats du $ 21 calculés pour Yo — 10, s'appliquer aux étoiles ayant un y, différent. Nous voyons que nous complétons utilement les données de la théorie de CHANDRASEKHAR.
Notre théorie n’est certainement pas parfaitement rigoureuse, mais nous donne le cadre pour des développements ultérieurs plus précis.
45. ÉVOLUTION DES NAINES BLANCHES. — Nous ne pouvons actuellement élucider complètement l’évolution des naines blanches.
1° Pour les étoiles de masse inférieure à M,/u?, M, étant la masse limite de CHANDRASEKHAR et u, la masse moyenne par électron libre, dans le mélange de
RussSELL, l’évolution est évidente : d’après les relations (220), (225), (226), la luminosité croît quand la teneur en hydrogène décroît. En même temps la température croît. A supposer que notre théorie reste valable jusqu'aux teneurs nulles en hydrogène, l'étoile atteindrait en un temps fini une température et une luminosité infinies (ce qui est absurde !).
On à approximativement :
DES, TSX ANT, Pour'une étoile donnée, la RE en hydrogène s’annule au bout d’un temps fin approximativement égal à :
0,00125 Mc?
lt — pee ZX,
L, et X, étant la luminosité et la teneur en hydrogène de l'étoile. On trouve ainsi :
pour Sirius B : t 4 30 millions d’années, 40 Eri B : t4 2 milliards d'années.
Mais il n’est pas absurde de penser que le gradient : ê log d log P/r puisse entre-temps devenir assez grand dans les couches extérieures pour que celles-ci deviennent convectivement instables. L'étoile se réorganiserait avec une once extérieure en équilibre convectif : ce serait le phénomène de Supernova.
20 Pour les étoiles de masse supérieure à W,/u.?, au contraire, la luminosité décroît quand la teneur en hydrogène décroît. La teneur en hydrogène tend vers une limite, atteinte seulement, au bout d’un temps infini, par une naine complètement froide, de rayon nul : une naïne noire.
30 Il existe au voisinage de W,/u°? une région étroite, où la luminosité croît d’abord, puis décroît ensuite.
Manuscrit reçu le 17 octobre 1945.
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