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Proc¢ studovat hvézdy?

O vesmiru, jehoz jsme soucasti a ktery nas obklopuje, premysleli lidé od pradavna.
Vidéli vychody a zapady Slunce, zménu fazi Mésice, sluneéni a mési¢ni zatmeéni,
planety, které ménily svou polohu na nebi, ale také oblohu plnou hvézd. Zjednodu-
Sené lze Tici, ze v 19. stoleti bylo hlavni 1sili astronomt soustfedéno na poznavani
slunec¢ni soustavy a naSeho postaveni v ni, zvlasté pak na urcovani vzdalenosti
kosmickych téles. Ve 20. stoleti byla pozornost soustfedéna na hvézdy. V nynéj-
$im stoleti je velké usili vynakldadano na studium vzdalenych galaxii a velkoskalové
struktury pozorovatelné ¢asti vesmiru.

Pro¢ je tedy i nyni dilezité studovat hvézdy a jejich vyvoj? Obecné plati, ze
hledame-li pri¢iny jakéhokoliv vyvoje, musime se vzdy zajimat o zmény energie.
K velkym zménam energie dochézi prave v nitrech hvézd. Kromé toho hvézdy pted-
stavuji zékladni stavebni jednotky vsech vyssich soustav. Diky zlepsujici se pozoro-
vaci technice je mizeme pozorovat i ve stale vétsim poctu cizich galaxii a pomoci
nich zpresnovat $kalu vzdalenosti. Vzhledem k tomu, Zze hvézdy na konci svého
vyvoje mohou explodovat a rozptylit material, ze kterého jsou slozeny a ktery nuk-
ledrnimi pfeménami pozmeénily, je znalost vlastnosti hvézd nezbytna i pro studium
vlastnosti mezihvézdné latky.

Musime pfipustit, ze obecné pfijata definice pojmu hvézda neexistuje. V tomto
textu budeme za hvézdy povazovat télesa, kterd zafi aspon zcasti na tkor vlastni
vnit¥ni energie, ne pouze odrazenym svétlem. Zaroven musi byt alespon nékdy bé-
hem jejich vyvoje zdrojem energie jaderna syntéza prvku.

Patii k samotné povaze astronomie a astrofyziky, Ze naprostou vétsinu informaci
o kosmickych objektech nam zprostiedkovava od nich prichazejici elektromagnetické
zafeni, af uz jimi vyzafované nebo pouze odrazené. Se zdkladnimi pojmy, které se
zareni a spektroskopie tykaji, se budeme opakované setkdvat a je duilezité se s nimi
ditkladné obezndmit, coz mizeme uéinit v kapitole 21

V Gvodni kapitole [l struéné diskutujeme zdroje energie hvézd a standardni mo-
metod jejich FeSeni v kapitolach Bl az [l Priklady vyvoje hvézdy a porovnéani s pozo-
rovanim probirdme v kap. B a @ pfiblizné analytické metody zminujeme v kap. [

Pokrocilejsi partie astrofyziky, jako je vliv hvézdného vétru, rotace, dvohvézd
nebo pulsaci diskutujeme v kap. [l az[[d Rané a pozdni stadia vyvoje hvézd, spe-
cifickd svou kratkou ¢asovou gkalou, jsou predmétem kapitol [[H a6l Jako posledni
kap.[[d je zafazeno obsahlé pojednani o riznych typech hvézd a jejich proménnosti.

Skripta vznikla na zdkladé prednéasky Astrofyzika II, konané v letech 2004 az
2010 na Astronomickém ustavu MFF UK. Za velmi uziteéné pfipominky k pred-
chozim verzim tohoto textu dékujeme Dr. Ivanovi Hubenému. Nase podékovani
patfi rovnéz studenttim sleénam Marii Hrudkové a Ivané Stoklasové a panim Ja-
novi Libichovi, ToméaSovi Proseckému, Stanislavu Poddanému, LukaSovi Shrbenému
a Vojtéchovi Sidorinovi za jejich cenné pripominky a za nalezeni chyb a preklept.
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1 Uvod

1.1 Vznik teorie

Po dlouhou dobu ztstavala otazka fyzikd a astrofyziki, pro¢ hvézdy vydrzi bez
viditelné zmény zarit tak dlouho, nezodpovézena. Zkusme nejprve rtizné zdroje
energie posoudit jednoduchymi energetickymi tvahami a v§imnéme si pfitom, Ze
zdroji energie hvézd je ve skutecnosti vicero.

Anaxagoras v 5. st. pf.n. L. tvrdil, Zze hvézda, respektive Slunce, je rozzhavena
masa Zeleza. Kdyby tomu tak bylo, celkovou tepelnou energii obsazenou v zZeleze
bychom mohli odhadnout jako

Q ~ MucAT =2-10kg - 450 J /K /kg - 6 000K = 54-10%0J | (1.1)

kde Mg je hmotnost Slunce, ¢ mérna tepelné kapacita a AT zména teplotyﬂ To se
miize zdat hodné, ale pifi souc¢asném zafivém vykonu Slunce Ls = 3,8 - 1026 W to
znamenad, ze by Slunce vydrzelo zafit po dobu

Q . 54-10%7

TS Io  3810%J/s

=1,4-10"s = 460 rokii, (1.2)
coz je evidentné velmi méalo. Nicméné takové jednoduché chladnuti (jen s vétsim
AT a mensim L) probiha u biljch trpasliki v pozdnich fazich hvézdného vyvoje
nebo u hnédych trpasliku.

Jesté v 19. stoleti existovaly tvahy o tom, zda je mozné, aby Slunce ziskavalo
svou zarivou energii chemickymi reakcemi, tedy spalovanim tuhjych ¢i tekutych
latek. Nazor, Ze to neni pravdépodobné, vyslovil jiz John Herschel. Ostatné pro
oxidaci vodiku 2'Hy + 1605 — 2H,0, kterd méa velkou vyhfevnost H = 100 MJ/kg,
je

2-10%°

Q ~ MyogicuH = 1087 =2,5-10%7J (1.3)

a pouzijeme-li stejny trik se zafivym vykonem, vyjde charakteristickd doba 7 =
Q/Lg = 2000roku.

1Recti filosofové samoziejmé neoperovali s pojmy teplo, mérna tepelna kapacita, neznali zdkon
zachovani energie ani nezmérili hmotnost a teplotu Slunce. V tomto kontextu se na odhad musime
divat.



1 Uvod

Lékar J. R. Mayer uvazoval roku 1846 o tom, ze by Slunce mohlo ziskavat ener-
gii dopady meteoritti. Kazdou sekundu by se ovSem na zafeni musela pfeménovat
kineticka energie Fyx = %mvz ~ Lg-1s, coz by pfi rychlostech dopadu v ~ 100 km/s
znamenalo tok hmoty

dm 2Ly . 2-3,810%
a2 (10%)2

kg/s = 7,6-10"kg/s = 1,2-107% M /rok,  (1.4)

¢ili 7 ~ My /(dm/dt) ~ 108 rokii. Navic by se ptirtistek hmotnosti musel méfitelné
projevit na zméné drah planetE Pro Slunce tedy tento zdroj nepfipada v tvahu,
ale takova akrece planetesimal byla hlavnim zdrojem tepelné energie planet.

H. von Helmholtz roku 1854 pfisel misto toho s hypotézou, ze Slunce zafi diky
uvolfiovani energie gravita¢nim smrstovanim. Gravitacni potencialni energie koule

o konstantni hustoté je rovna Fg = —%GTW. Podle viridlového teorému plati
pro gravitacné vdzané systémy (Ex) = —%<Eg>, tudiz celkova mechanické ener-

gie hvézdy je E(R) = Ex + Eg = %Eg. V nekoneénu byla pochopitelné energie
E(00) = 0; pfi kolapsu se tedy uvoln{ jejich rozdifi

3 GM? 6,7-10711 . (2-1039)2
AFE = E(0) — E(R) = — =03 = J=1,1-10"J. (15
(00) — E(R) 0 R ) =108 ) (1.5)
Odpovidajici doba zafivé stability
AE
TKH ~ — =~ 107 rokt (1.6)
Le

se nazyva Kelvinova—Helmholtzova skdla. Zlepsujici se odhady stafi Zemé ale vy-
loucily i tuto moznost, trebaze, jak uvidime, se gravitacni kontrakce v urcitych
stadiich hvézdného vyvoje skuteéné vyznamné uplatiiuje (napfiklad p¥i pfechodu
od hlavni posloupnosti do stadia ¢erveného obra, ve fazi T Tauri nebo pfi vybuchu
supernovy).

Vice nez 97 % latky v nitru Slunce je plné ionizovéano, pri¢emz na kazdy atom
pripada fadové Ej,, ~ 13,9eV a celkem by se pfi rekombinaci uvolnilo

M, 2.1030
E:—QEioni 0

16.10-197-97.1039 T-
e 71077 139 1610710 = 27107 ), (1.7)

doba 7 ~ 200 000 roki. Stupen ionizace ve Slunci se v sou¢asnosti prakticky neméni,
ale tfeba pfi gravita¢nim kolapsu mezihvézdného mrac¢na se pravé na ionizaci neut-
ralnich atomi spotfebovava nezanedbatelné mnozstvi tepelné energie, ¢imz klesne
teplota oblaku a podpoii se dalsi smrstovani protohvézdy.

2Podle 3. Keplerova zékona je a®/P? o< M, po diferencovani (pfi a = konst.) dM = —2;,—?;dP
a 9P — —% % ~ 1076 ~ 305 za rok, coz se oviem nepozoruje.

§J inymi slovy: v nekonecnu jsou celkova, gravitacni potencialni i kinetickd energie rovné nule.
Hmotny element pfi volném padu z nekonecna prolétava ve vzdalenosti R od centra parabolickou
rychlosti vp = \/2GM/R. Aby neodletél po parabole znovu do nekoneéna, ale usadil se na kruhové
draze o poloméru R, musel by byt zbrzdén néjakou srazkou na kruhovou (keplerovskou) rychlost

vx = /GM/R. Rozdil odpovidajicich kinetickych energii se disipuje na teplo.
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Vznik teorie 1.1

Po objevu radioaktivity (Becquerel 1896) bylo evidentni, Ze se jednd o velmi
vydatny zdroj. P¥i postupném rozpadu jediného atomu uranu ?*U se uvolni Ey =
200 MeV; celkova energie by tedy mohla byt az

My . . 2.1030
E= m—UEU T 235.1,7-10-27

+2:10%-1,6-1071J = 1,6-10*J (1.8)
a odpovidajici 7 ~ 14 miliard let. Na hvézdach nicméné prvky tézsi nez zelezo ve
velkém mnozstvi nepozorujeme.

Teprve koncem tficatych let dvacatého stoleti byl nalezen skutecny zdroj stabil-
niho zafeni hvézd: jadernd syntéza prvki, zejména slucovani jader vodiku na jadra
helia — viz napt. Weizsécker (1937), Bethe a Critchfield (1938) a Bethe (1939).
Kdyz se pii jedné pfeméné ,4p — « uvolni energie Ey = 28 MeV, vychézi radovy
odhad celkové energie

Misdra 5-10%°
—jadra® o - 0,19 -

- .928.10%.1.6-10719J=25.-10%
ma 1710 % 28-10%-1,6-107°J =2,5-10** J (1.9)

Enuk =

> w

1
4
a nukledrnt casovad skdla

o ~ 29 91010 ol (1.10)
Lo

Tim byla oteviena cesta ke konstrukci realistickych modelt stavby a vyvoje hvézd.

Je tfeba si uvédomit, ze témér celd dosavadni teorie stavby a vyvoje hvézd je
vybudovana a propoctena za pomoci jednorozmeérnych modelu sféricky symetrickych
hvézd. Diferencialni rovnice popisujici stavbu vypadaji takto (jejich odvozovanim se
zabyvame v kapitole Bt jedna se o rovnice zachovani hmoty, hydrostatické rovnovahy,
tepelné rovnovahy a pfenosu energie

d(Ji\]jR _ 47T]1%2p7 (1.11)
% _ _%, (1.12)
gLT]; = e, T, X,Y, Z), (1.13)

40Oznageni je nasledujici: R polomér, M hmotnost obsazené v kouli o poloméru R, p hustota,
P tlak, L zafivy vykon vychazejici z koule o poloméru R, €,k meérny vykon jadernych reakci,
T teplota, X,Y a Z abundance vodiku, helia a kovl, s opacita, cp tepelna kapacita pri kon-
stantnim tlaku, A koeficient vyjadiujici prispévek nerelativistické degenerace elektronového plynu,
1 stfedni molekulovd hmotnost.
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1 Uvod
kde gradient V = min(Viad, Vad), Viad = —Bﬁg’gz’lféﬁiﬁLR, Vad = ciI;T, § =
— (211:;) , a soustavu uzavird stavova rovnice hvézdné latky
P
P =LRTAp,T) + %T‘*, (1.15)
i

kde p=t = %X + iY—l— 0,5. Toto zjednoduseni méa své opravnéni — ukazuje se totiz,
ze hmota hvézd ma vysoky stupen koncentrace smérem ke stfedu. VSechny stavové
veli¢iny lze proto pro dany model hvézdy povazovat za funkce jediné proménné,
napi. R(Mg), p(Mg), P(Mg), Lr(Mg),T(Mg), kde Mg oznac¢uje hmotnost obsa-
zenou v kouli o poloméru R

Presto je dobfe si uvédomit, jaka dalsi zjednoduseni jsou ¢inéna:

e Zanedbava se rotace hvézd (odstfediva sila, zména tvaru hvézdy, diferencidlni

rotace). Modely, které berou rotaci hvézd v potaz a opoustéji predpoklad
sférické symetrie, existuji zatim jen ve velmi zjednodusené formé, jak o tom
bude fe¢ pozdéji.

Zanedbavaji se mozna magnetickd pole a jejich vliv na stavbu hvézdy.

V podpovrchovych vrstviach se pouzivd nedokonaléd teorie konvekce, ktera
empiricky voli pomér o« = [/Hp mezi stfedni volnou drdhou ! konvektiv-
niho elementu a tlakovou skdlou Hp = — (dlnP/dR)™' = —P/(dP/dR)
(angl. pressure scale height). Pfedpokldda se, Ze termodynamické procesy
v nitru hvézdy probihaji adiabaticky, coz je ale dobra aproximace. U hmot-
ngjsich hvézd zustava zdrojem nejistoty i jev, kterému se rika konvektivni
prestrelovdnd (angl. convective overshooting), totiz moznost, ze konvekce diky
setrvacnosti konvektivnich elementii zasahne i do vrstev nad konvektivni z6-
nou.

Pfetrvava urditd nepfesnost v hodnotach extinkénich (neboli opacitnich) ko-
eficientt k(p, T, X,Y, Z) hvézdné latky (i kdyz se situace v poslednich letech
hodné zlepsila) a tyto koeficienty se pro vypoc¢ty hvézdnych niter pouzivaji
stfedované pres celé elektromagnetické spektrum.

Pretrvava i nejistota v uréeni Gc¢innych prifez jadernych reakci, coz vede
obecné k vétsim chybam v ¢asové skale, nez v povrchovych charakteristikach
modelovych hvézd. Podle nejnovéjsich studii se nejistoty v urceni aéinnych
priifezii reakci pohybuji v rozmezi 5 az 40 %.

Pro velmi chladné hvézdy a pro velmi husté hvézdy pfetrvavaji urcité nejistoty
ve stavové rovnici.

5Pouziti My jako nezéavislé proménné je vyhodnéjsi nez pouziti R, zejména z ditvodt numeric-
kych. V fidkych podpovrchovych vrstvach se dokonce jako nezavisla proménné pouziva tlak P.
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Model naseho Slunce 1.2

e Pro nékteré hvézdy jsou atmosféry nestabilni a dochazi z nich ke ztraté hmoty
formou hvézdného vétru. To se pii modelovani bud zcela zanedbava, nebo
je pouzit jednoduchy parametricky popis ztraty hmoty hvézdnym vétrem
dM/dt.

e Problémem z hlediska modelovani ztistavaji i ta stadia vyvoje, kdy dochazi
k dramatickym zménédm na dynamické Skéle, které nelze korektné popsat
stacionarnimi modely.

1.2 Model naseho Slunce

Jesté predtim, nez se zacneme teorii stavby a vyvoje hvézd vénovat soustavné, miize
byt uziteéné ilustrovat miru jeji ispésnosti na prikladu modelovani naseho Slunce
v jeho soucasném vyvojovém stadiu.

Je dobré si uvédomit, ze i soucasné pocitani modelu Slunce predstavuje svého
druhu magii. Obvykle se za¢ind s homogennim modelem, kontrahujicim k hlavni po-
sloupnosti nulového véku, ktery je jesté ve stavu pred zapocetim slucovani deuteria.
Zkusmo se voli:

1. pomér a = [/Hp mezi stfedni volnou drahou a tlakovou skélou;
2. pocatecni hmotnostni procento vodiku X;
3. pocateéni hmotovy pomér obsahu tézkych prvkd vidi vodiku Z/ X,

a to tak, aby vypocet pro vivojovy model o hmoté Slunce v ¢ase 4,56 miliardy let od
hlavn{ posloupnosti nulového véku spravné reprodukoval: (i) soucasny pozorovany
polomér Rg); (ii) jeho zafivy vykon Lg); (iii) pomér Z/X ve fotosféfe. Za hlavni
posloupnost nulového véku se prijima okamzik, kdy nuklearni reakce pfispivaji vice
nez 50 % k zafivému vykonu Slunce. Vé&tSina novéjsich modelii vede na pomér o ~ 2.

Lithiovy problém. Morel a spol. (1999) publikovali podrobnou studii slune¢nich
model pocitanych pro tfi rizné kompilace uéinnych prifezit a energetické vy-
datnosti jadernych reakci (tab. [[Il). Ukazuje se, ze makroskopické veli¢iny jsou
pomérné necitlivé k pretrvavajicim nejistotdm v nuklearnich reakcich, snad s vy-
jimkou obsahu lithia 7Li, kter§ modely pfedpovidaji asi dvakrat vyssi, nez jaky
se pozoruje. Tyto modely uspokojivé predpovidaji i zdkladni vlastnosti slunec¢nich
oscilaci, které jsou velmi citlivym indikdtorem vnitini struktury.

13



Uvod

Tabulka 1.1: Porovnani tfi modeli Slunce, vypoéitanych pro t¥i sady u¢innych prufezu (An-
gulo a spol. 1999, Adelberger a spol. 1998, Caughlan a Fowler 1988), kde Y;, Z; oznacuji po-
¢dtecn? hodnoty hmotnostnich podila hélia a kovli, a parametr semiempirické teorie konvekce,
"Lig; ochuzeni abundance lithia na povrchu, na hlavni posloupnosti nulového véku (v jednotkach
dex = log(wx /wn) + 12). Ostatni parametry odrazeji stav v soucasnosti: Rcyz je polomér hranice
konvektivni zény, Tc, pc, Ye, Zc teplota, hustota a abundance v centru, dvg2, dv13 rozdily frekvenci
radidlnich p-mddi stupné [ = 0-2 a [ = 1-3, Py je charakteristicky rozdil mezi periodami g-médu.
Modelové hodnoty se navzajem se odlisuji nejvys o 2 %. Vpravo jsou pozorované hodnoty obsahu
prvkl ve slunec¢ni atmosféie a mérené frekvence slunecnich oscilaci. Jsou témér vSechny v souladu
se standardnim modelem Slunce, az na obsah lithia “Li. Podle Morela a spol. (1999).

An99 Ad98 CF88  pozorované hodnoty
Y 0,2723 0,2726 0,2729
Z; 0,0197 10,0197 0,0196
o 1,924 1,931 1,941
"Lig /dex 2,26 2,38 2,37
9Be; /dex 1,42 142 142
Y; 0,2436  0,2442 0,2447 0,232 az 0,249
Zs 0,0181 10,0181 0,0181
"Lis/dex 2,18 230 229  1,10+0,10 « problém!
9Be,/dex 1,35 1,35 1,353 1,40+ 0,09
(3He/*He), - 107% 4,34 432 432  440+04
Reoz/Re 0,7138 10,7132 0,7124 0,713 +0,001
T./10"K 1,573 1,578 1,566
pe/gcm ™3 153,8 1530 1519
Y. 0,6418 0,6420 0,6409
Z. 0,0210 0,0210 0,0210
Ovoa/ uHz 9,21 9,18 9,16 9,002 az 9,014
ovy3/uHz 16,10 16,06 16,03 15,884 az 15,711
Py /min 35,13 35,23 3542
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Model naseho Slunce

1.2

log S — Age 4.556 (Gyr)

over 1000 erg/g/s

50% My
95%

-

O over 1 erg/g/s
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(]
@ 99

log T

log p

log S

Obrazek 1.1: Profil hustoty p a teploty 7' v nitru Slunce. Vypocet byl proveden numeric-
kym integratorem hvézdného nitra a vyvoje, programem EZ (Evolve ZAMS) od Billa Paxtona
ttp://theory.kitp.ucsb.edu/ paxton/EZ-intro.html), respektive jeho mirné upravenou vari-

antou EZ2
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1 Uvod

Neutrinovy problém. Do nedéavna ale pretrvavala neshoda v predpovédi toku ne-
utrin ze Slunce. Pro tfi existujici experimenty se pozorovalo vyrazné méné neu-
trin, nez kolik pfedpovidaji modely, konkrétné: 0,60 krat méné pro galiova méreni,
0,30 krat méné pro chlorova meéfeni, a 0,47 krat méné pro experiment Kamiokande,
pricemz modelové predpovédi se vzajemné lisily o méné nez 10 %.

V roce 2001 doslo v celé véci k vyraznému pokroku. Jiz roku 1969 publikovali
Gribov a Pontecorvo (1969) domnénku, Ze elektronova neutrina v, vznikajici pri
slu¢ovani vodiku v jadru Slunce se cestou k Zemi mohou ménit ¢astecné v neutrina
mionova v, ¢i T-neutrina v, kterd se mnohem htife detekuji, a Ze tim by mohl rozpor
teorie a pozorovani vznikat. Ve spolupraci americko-japonské byl uveden do provozu
novy detektor Super-Kamiokande v Japonsku a kanadsko-americko-britsky tym
publikoval prvni mé¥eni ze Sudbury Neutrino Observatory (SNO). SNO je laboratof
umisténd v aktivnim dole na méd a nikl v Kanadé, ktera je v hloubce odpovidajici
6 km vodniho sloupce, takze je dobfe chranéna proti u¢inkdm kosmického zareni.
Vlastni detektor je sféricka nddoba o prumeéru 12 m obsahujici 1000 tun tézké vody,
umisténa ve 30-m dutiné naplnéné velmi ¢istou norméalni vodou. Jedna z reakci,
pri niz se elektronové neutrino pfi interakci s deuteronem méni na dva protony
a urychleny elektron, je citlivdi pouze na elektronova neutrina, zatimco rozptyly
zaznamenané v Cereitkovském detektoru Super-Kamiokande (pouzivajicim ¢istou
vodu) mé¥i vSechny typy neutrin. Bylo proto jasné, ze pokud oba detektory naméri
stejny tok neutrin, znamena to, ze vSechna neutrina prichéazejici ze Slunce jsou typu
Ve. Ve skutecnosti méfeni SNO ziskavand od listopadu 1999 do ledna 2001 jasné
prokazala, ze detektor SNO detekuje méné neutrin nez detektor Super-Kamiokande.
Podrobnéjsi vyhodnoceni ukézalo, ze alespon neutrina s vyssi energii, vznikajici
béhem predposledni reakce proton—protonového retézce, rozpadu boru na berylium,
jsou detekovana ve shodé se soucasnymi modely Slunce. Méfeny tok neutrin byl
uréen na (Fukuda a spol. 1998)

F, = (5,444 0,99) - 10°cm™2s™ ! (1.16)
zatimco slune¢ni model predpovida

F! = (5,054 0,20) - 10°cm 25~ . (1.17)
7Zda se tedy, ze pres Sedesat let stard teorie stavby a vyvoje hvézd do dichodu jit

nemusi a Ze jeji testovani naopak prineslo podnét pro rozvoj fyziky, nebot pfeména
neutrin vede k zavéru, ze neutrina museji mit nenulovou klidovou hmotnost.
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Obrazek 1.2: Tok slunec¢nich neutrin méfeny galiovym detektorem, v jednotkach pocet zachyceni
neutrina za 1 den. Pfevzato z Filippone a Vogel (1990).

Obrézek 1.3: Schéma galiového detektoru neutrin a jeho kalibrace radioaktivnim zdrojem 5!Cr.
Slaba interakce v+7'Ga < "'Ge+e~ vyzaduje minimalni hodnotu energie neutrina E, = 233 keV.

Prevzato ze Stix (2002).
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2 Zareni a spektrum

2.1 Elektromagnetické zareni

Jak je znamo z fyziky, ma elektromagnetické zareni dualni povahu: ma soucasné
charakter vlnéni a ¢asticovou povahu. Jako vlnéni se mtze $ifit i prazdnym pro-
storem a lze jej charakterizovat vinovou délkou (tedy délkou jedné vlny) A nebo
frekvenci v (poétem kmiti na jednotku délky). Obé tyto veli¢iny spolu souvisi zna-
mym vztahem

Cn

X )
kde ¢y je rychlost, jakou se elektromagnetické zareni sifi v uvazovaném prostredi.
V prazdném kosmickém prostoru se elektromagnetické zateni §ifi konstantni rych-
losti ¢, které se nejCastéji fikd rychlost svétla a kterd je vyznammnou fyzikalni kon-
stantou. Protoze pravé o zafeni §ifici se kosmickym prostorem se budeme zajimat
nejvice, budeme vztah mezi frekvenci a vlnovou délkou uvazovat obvykle ve tvaru

vV =

(2.1)

V= —. 2.2

- (22)

Z fyziky dale vime, Ze jedno kvantum elektromagnetického zareni o frekvenci v,
tedy foton zareni, nese energii

E, =hv, (2.3)

kde h = 6,62606876 - 10734 Js je Planckova konstanta. Podle slavné Einsteinovy
rovnice

E = mc? (2.4)

Ize pak ovsem pohybujicimu se fotonu pfifadit i hmotnost m, a tedy hybnost
P, = myec. Je ziejmé, Ze energie fotonu je pfimo timérna jeho frekvenci a nepiimo
amérna jeho vlnové délce. Jinak feceno, kvantum kratkovlnného zafeni odpovida
vy$si energii nez kvantum zareni dlouhovlnného. To neni ani intuitivné tak prekva-
pivé, nebot jaksi citime, Ze na to, aby se na dané délce zafeni zavlnilo vicekrat,
je tfeba, aby mélo vétsi energii. Také si mizeme uvédomit, Ze ¢asticova povaha
svétla se bude vice uplatnovat na kratkovinném konci elektromagnetického zafeni,
zatimco jeho vlnova povaha na dlouhém.
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2 Zareni a spektrum

Doppleriav jev. Je-li rychlost svétla ve vakuu neprekrocitelnou mezi, pak se rych-
lost elektromagnetického zafeni vysilaného i rychle se pohybujicim zdrojem jiz ne-
muze zvysit. Co se ale zméni, je energie fotoni. Pokud se zdroj pohybuje ve sméru
k pozorovateli, energie fotonu se zvysi o pfidanou kinetickou energii a svétlo se po-
sune k vyssim frekvencim, tedy do fialova. Naopak u zdroje leticiho smérem od po-
zorovatele se energie fotonu snizi a svétlo se posune smérem do cervena. Tento jev
se nazyva Dopplerovym jevem a pro elektromagnetické zareni jej lze v klasické fy-
zice (tj. pro vzajemnou rychlost zdroje a pozorovatele, ktera je mnohem mensi, nez
rychlost svétla ve vakuu) popsat vztahem

RV (Aobs — Alab) s (2.5)

Alab

kde RV oznacuje radialni rychlost zdroje viuc¢i pozorovateli, tedy rychlost ve sméru
zorného paprsku (zpravidla se bere kladné pfi vzdalovéani zdroje), Aobs je pozorovand
vlnova délka, A\j.p je laboratorni klidova vinova délka a c je opét rychlost svétla ve
vakuu.

Elektromagnetické zafeni mtizeme vnimat bud globalné nebo podle jednotlivych
vlnovych délek. Casto se pouziva termin spektrum elektromagnetického zafeni, ¢imz
se rozumi funkce vyzatrovani néjakého zdroje v zavislosti na vlnové délce ¢i frekvenci.
Reélné zdroje elektromagnetického zafeni totiz obvykle nejsou monochromatické,
ale vyzaruji pres velky rozsah vinovych délek, ac¢ pro rizné vlnové délky s rtiznou
vydatnosti.

Jednotky. VInova délka elektromagnetického zatfeni se méii ve zlomcich, piipadné
nasobcich zakladni jednotky SI jednoho metru. Frekvence se v zdsadé méii v jed-
notkach odvozené jednotky SI zvané Hertz (zkratka Hz) a pFislusnych néasobcich:

1Hz =1s"". (2.6)

Vzhledem k obrovskému rozpéti mnoha fadt se v riiznych oblastech elektromag-
netického zafeni vlnova délka a frekvence udévaji z praktickych dtuvodid v raznych
tradicné zavadénych jednotkach. V oblasti zareni v se vétsinou viibec nepouziva
vlnova délka ani frekvence, ale jednotky energie odpovidajici kvantu zafeni o dané
frekvenci, nejcastéji udavané v elektronvoltech (zkratka eV)

1eV = (1,602 176 462 + 0,000 000 063) - 10~ J. (2.7)

V ultrafialovém oboru a v optickém oboru se nejcastéji pouziva vlnova délka,
udand v nm nebo v A. V infraferveném oboru se nejéastéji udava vinova délka
v um = 10~%m. Koneéné pro radiové viny se udava jejich vinova délka v m, pii-
padné frekvence v kHz ¢i MHz.

Priklad: Spocitejte, jakou frekvenci a jakou vlnovou délku mé foton o energii 1eV.
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Elektromagnetické zareni 2.1

Reseni: Podle vztahu E3) je

E  1,602176462-10~19]
- = 241798949 - 104 Hz . 2.8
Y h T 6,62606876-10-31Js g (2:8)

Podle vztahu [Z2) je odpovidajici vinova délka

c 299792458 - 108ms—!

A = — =
v 2,41798949 - 1014 Hz

=1,23984186 - 10 % m = 1,23984186 um. (2.9)

2.1.1 Intenzita

Monochromatickd intenzita I, je mnozstvi zarivé energie prochazejici v daném misté
prostoru v daném sméru kolmo jednotkovou ploskou do jednotkového prostorového
thlu v jednotkovém intervalu frekvenci za jednotku ¢asu. MnoZstvi zafivé energie
dFE, vychazejici z plosky ds pod thlem 1 vi¢i normale k ploSce do prostorového
thlu dw ve frekvenénim intervalu (v, v+dv) za ¢as dt je pak ddno vztahem (obr. EZTI)

dE, = I,(z,y, z,¢,9,t) dv ds cos ¥ dwdt . (2.10)

Uhel ¥ méfime od osy z v intervalu od nuly do 7, tihel ¢ od osy x v rozsahu od 0 do
27. Rozmér intenzity na jednotku frekvence je zpravidla Wm—2Hz ! sr—!, abychom
zdtraznili, jak je intenzita vyjadfena, i kdyZ je ziejmé, Ze napi. 1 Hz = s~!. Daleko
Castéji se vSak v astronomické literatuie dosud setkame s rozmérem v soustave cgs:
ergs—'cm 2 Hz 'sr—!. Plati zfejmé, Ze

I, (v cgs) = 10731, (v SI). (2.11)

Intenzitu lze ovSem udévat i na jednotku vlnové délky, oznacovat ji jako Iy
a vztah ([ZI0) psat ve tvaru

dE\ = I\(z,y, 2, 0,9,t) d\ds cos I dwdt . (2.12)

Maji-li vyrazy dE, a dE) v rovnicich [ZT) a ZI2) vyjadiovat stejné mnozstvi
energie, musi platit

I\ = I dv (2.13)
a po diferencovani rovnice @) dv = —c/A\?d\ dostavame ziejmé vztahy mezi
obéma veli¢inami
2 )\2
L=%r1 a I=2I,. (2.14)
c c

Zaporné znaménko z diferencovani se ,ztrati“ v opa¢né orientaci kladnych diferen-
ciadlt dv a dA.
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2 Zareni a spektrum

L,(m,y,z,go,ﬁ,t)

Obrazek 2.1: Definice intenzity I, (z,y, z, p, 9, t).

Uvazme situaci, kdy zareni v prazdném prostoru prochazi v daném sméru postupné
dvéma elementarnimi ploskami ds; a dsz, jejichz normaly sviraji se smérem zafeni dva
ruzné thly ¢1 a 92, pficemz r je vzdalenost mezi stfedy obou slozek — viz obr. Energii
zareni jdouciho z mista plosky ds; ve sméru plosky dsz, které pravé prochazi ploskou dsa,
je

dE, = I,dvds; cos ¥1dw:dt, (2.15)

kde pro thel dw; zjevné plati

dwy = Cls%;’s% . (2.16)
Rovnici ([ZI0) lze proto prepsat do tvaru
dE, = I,dvds; cosﬂlds%gsﬁ?dt. (2.17)
Ploska ds; je vidét z plosky ds2 pod thlem dws, pro ktery analogicky plati
dwe = ds%(;sﬂl = dsicost = r’dws, (2.18)
takze rovnici (ZI1) lze upravit do tvaru
dE, = I,dvdss cos 92dwadt . (2.19)

Intenzita I, je ovSem stejné mnozstvi energie v misté plosky dsi1, jak v rovnici ZI3)), tak
v rovnici ([ZT9), takze je zfejmé, ze pokud v prostiedi mezi obéma ploskami nedochézi ani
k pohlcovani ani k uvoliiovani zarivé energie, nezavisi intenzita na misté, kde ji méfime.

Intenzita je tedy obecné funkci frekvence, mista a sméru. Nezavisi vSak na tom,
kde ji registrujeme. Nékdy se misto a smér zareni popisuji vektorové; poloha vek-
torem

r=(2,y,2) (2.20)
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Elektromagnetické zareni 2.1

Obrazek 2.2: Intenzita zafeni v riznych mistech prazdného prostoru.

a smér jednotkovym vektorem n, ktery s kolmici na plosku ds svira thel ¢. Rovnici
E&I0) 1ze pak pséat ve tvaru

dE, = I,(r,n,t)dvn - dsdwdt, (2.21)

kde skalarni soucin n - ds = dscos?.
Casto se pouziva stredni intenzita zdveni J,, tj. intenzita stfedovana pies cely
prostorovy thel w, mnohdy téz nazyvana nulty moment intenzity

4m
J Ldw 4m
Jy=t—= ye /I,,dw. (2.22)
J dw 0
0

V fadé pripadit — napf. v normalnich hvézdnych atmosférach — lze predpo-
kladat osovou symetrii, tedy to, Ze intenzita zafeni nezavisi na thlu ¢. Oznaéme
ji pro odliseni symbolem I}. S uvazenim toho, zZe diferencial prostorového thlu je
roven (viz obr. Z3)

dw = sinddidyp, (2.23)

lze po integraci pies tthel ¢ psat
/Iﬁ sin 9dd . (2.24)
0

T3 =

v

N =

Nékdy je uzitecné pouzivat celkovou, bolometrickou ¢i integrdini intenzitu I
zareni ziskanou integraci pres celé elektromagnetické spektrum

oo oo

I E/L,duz/hd/\. (2.25)

0 0
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2 Zareni a spektrum

Obrazek 2.3: Diferencial prostorového thlu dw vyjadieny pomoci diferenciala thlovych soufadnic
dd a de.

2.1.2 Tok

Celkové mnozstvi zareni prochéazejici ploskou ds za cas dt ve frekvencnim rozsahu
(v,v + dv) ze viech sméri je

dE, = F,dvdsdt. (2.26)

kde funkci F, (z,y, z, t) nazyvime monochromaticky tok zdrent plochou a jak ihned
vyplyne z dalsiho vykladu, je to jedna z nejzaludnéjsich v astrofyzice pouzivanych
veli¢in, na kterou je tfeba si davat zvlast velky pozor, nebot ji riizni autofi pouzivaji
razné. Je ziejmé

4am
F, = /L, cosvdw . (2.27)
0

Rozmér toku je Wm™2s ' Hz ™! (nebo ergem=2s71 Hz ™ 1).
Stejné jako intenzitu lze i tok alternativné udéavat na jednotku vlnové délky,
s pfevodnimi vztahy analogickymi rovnici (214

2 )\2
Fr= %fy a Fu = ?}-A : (2.28)

V teorii hvézdnych atmosfér se velmi ¢asto pouziva transformace pu = cosd;
prislusné integrace pres interval (0, 7) v ithlu 9 se pak zméni v integrace pfes interval
(—1,1) v proménné p. Zde se vSak pro nazornost pfidrzime explicitniho zapisu.

Pokud budeme opét predpokladat, ze intenzita zafeni nezdvisi na uhlu ¢ a pii-
pomeneme si vztah ([Z2Z3), dostavame pro tok vyraz

Fr = 27r/I§ sin ¥ cos ¥d . (2.29)
0
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Elektromagnetické zareni 2.1

Pokud je intenzita zafeni do vSech sméra stejnd, tj. pokud nezavisi v daném
misté ani na dhlu 9, hovofime o isotropnim zafeni s intenzitou I;,. Je zfejmé, ze
pro isotropni zafeni je celkovy tok plochou nulovy, nebot

T
s

Fi=2rI} /sinﬁcos ¥dY = w1, [sin® V] 90 = 0. (2.30)

0

Naproti tomu tok isotropniho zafeni I, do poloprostoru

F, =2l [ sindcos¥dd = I}, [sin®¥]|2_ = nI, #0. (2.31)

z
¥=0

O\mm

Mnozstvi energie prochazejici celym povrchem sférické hvézdy o poloméru R
v daném frekvencénim intervalu dv je ziejmé dano souc¢inem plochy povrchu hvézdy
a toku v uvazovaném intervalu frekvenci, tedy vyrazem 47 R2F, dv. Je-li uvazovana,
hvézda ve vzdalenosti d od nas a oznacime-li tok z hvézdy registrovany na Zemi
symbolem f,, pak pro energii prochazejici sférou o poloméru d musi analogicky
platit vyraz 47d?f,dv. Porovnanim dostaneme vztah

fv = (g)ny. (2.32)

Vidime, ze tok ubyvd se ctvercem vzddlenosti od zdroje.

V tfadé publikaci se lze setkat s tim, Ze tok do celého prostoru je oznacovan
vyrazem nwF,, kde F, je astrofyzikdlni tok, souvisejici se zde zavedenym tokem
vztahem

rF, =F,. (2.33)

Astrofyzikalni tok F je tabelovan napt. ve velmi ¢asto uZivanych Kuruczovych
modelech atmosfér hvézd (Kurucz, 1979).

V teoretickych modelech se nejcastéji pouziva Eddingtontiv tok, neboli pruni
moment intenzity

1 4

/) I, cos ¥dw, (2.34)

v =

ktery souvisi s tokem zde zavedenym vztahem

1
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2 Zareni a spektrum

Vzhledem k tomu, ze v klasickych modelech atmosfér hvézd se uvazuji homogenni,
ploché rovinné atmosféry, kde intenzita nezavisi na thlu ¢, je vystupujici tok dobie
popsan rovnici (Z29). Eddingtontv tok lze pak pséat ve tvaru

1 . 1 7 < .
H, = E}—” =3 /IV sin ¥ cos 9d9. (2.36)
0

Je prirozené mozné zavést i celkovy, bolometricky neboli integrdlni tok

o0 o0 4n
F= /.’Fudyz /.7-',\d/\:/ I cosddw . (2.37)
0
0 0

Pii praktickych numerickych vypodétech je tedy treba davat velmi
dobry pozor, jaky tok zareni a v jakych jednotkach autor pouziva!
Priklad: Hayes a Latham (1975) publikovali absolutni kalibraci toku jasné hvézdy
Vega (a Lyr). Pro vinovou délku 550 nm udavaji tok Fy = 3,39-10"%ergem 257!
A Vypoctéte odpovidajici frekvenci tohoto zafeni a odpovidajici tok na jednotku
frekvence udany v soustavé SI.

Reseni: Frekvence zéieni o vlnové délce 550 nm je podle vztahu @) rovna
299792458 - 108 ms !
B 550 - 10~9m

Tok F v soustavé ST je 3,39-1072-1077J-10*m~2s~!-10nm~! = 3,39- 10" Wm 2
nm~!. ProtoZe tok na jednotku frekvence musi oznacovat stejné mnozstvi zaiivé
energie za jednotku c¢asu jako tok na jednotku vlnové délky, plati zfejmé

= 5,45077196 - 10'* Hz . (2.38)

F,dv = Frd\ = Fy—dv, (2.39)
14
a tedy
2,99792458 - 105 ms~!
FV . % | = N ms . -3,39'10_11Wm_2' 109m—1 —
v 5,450771962 - 1028 Hz
= 342-1072Wm2Hz . (2.40)

2.1.3 Hustota zarivé energie

Hustotou zafivé energie rozumime mnozstvi zafivé energie nachézejici se v daném
misté a Case v objemové jednotce. Mnozstvi zafivé energie dE, prochazejici ploskou
ds ze sméru svirajicitho s kolmici na plosku thel ¢ za ¢as dt bude dle definice

dE, = I,dvds cos 9dwdt . (2.41)
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Elektromagnetické zareni 2.1

Protoze se toto zareni pohybuje rychlosti svétla ve vakutﬂ naplni za ¢as dt objem
dV = cdtdscosd. Hustota zafeni prichazejicitho z daného sméru bude tedy

dE, 1
v = EL,dde. (2.42)

Integraci ptes cely prostorovy tthel pak dostaneme hustotu zafeni v daném intervalu
frekvenci (v, v + dv)

1[4 1
u,dv = = / Idwdv = - 4nJ,dv, (2.43)
CJo C

kde J, oznaluje stfedni intenzitu (Z2ZZ). Integraci ptes celé spektrum obdrzime
celkovou hustotu zafeni

< 4am
u:/ul,duzl/ Idw:4—7rJ. (2.44)
0 C

c
0

2.1.4 Tlak zéreni

Oznac¢me hybnost zafeni v dané frekvenci, které prichazi z urcitého sméru, symbo-
lem dp,. Je-li hmotnost tohoto zafeni dm,,, lze pro jeho hybnost psat dp, = dm,c.
S pouzitim Einsteinovy rovnice (22

dE, = dm,,c? (2.45)

je tedy vyraz pro hybnost zafeni

dE,

dp, = (2.46)

Sila pisobici na plosku ds je podle druhého Newtonova zakona dana casovou zmé-
nou hybnosti, coz po dosazeni ze vztahu [ZZI]) dava

dp, 1dE, 1
= = — = — Il/ . 2.4
df " T - dvds cos ¥vdw (2.47)
Slozka sily ptsobici kolmo na uvazovanou plosku bude ovSem df;, = df cosd.

Slozky ptisobici teéné nds nezajimaji, nebot jejich soucet je pfi axidlné symetrické
intenzité beztak nulovy. Tlak je roven sile ptsobici na jednotkovou plochu, integro-
vané pres vsechny sméry

1 4 d 4
P,dv=— / Af, = & I, cos® ¥dw . (2.48)

=0 ¢ Jo

1F4zova rychlost elektromagnetickych vin v plazmatu je dokonce vétsi nez ¢, ale grupova, rych-
lost, ktera urc¢uje rychlost $ifeni informace, je samoziejmé omezena c.
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2 Zareni a spektrum

Zavedeme-li jesté druhy moment intenzity K, vztahem

1 4
K,=— / I, cos® ¥dw, (2.49)
47 0
muzeme pro monochromaticky tlak zareni psat
4
Py = %KV. (2.50)

Pro tlak zafeni vSech frekvenci pfirozené plati

o) 1 4
P, :/ P, dv = —/ I cos? ¥dw . (2.51)
0 ¢ Jo

2.1.5 Koeficient opacity a opticka tloustka

Uvazme situaci, kdy zafeni o intenzité I, prochéazi vrstvou plynu. V dusledku rtz-
nych atomarnich procesua se energie zafeni muze z¢asti pohltit a z¢asti rozptylit do
jinych smért. K popisu toho, kolik energie se na draze paprsku pohlti, se zavadi li-
nedrni koeficient opacity &, (zvany téz absorbéni koeficient), predstavujici relativnd
ubytek intenzity poté, co paprsek urazi v prostiedi jednotkovou vzdélenost. Jinak
feceno, prochazi-li zafeni hmotnym prostfedim, pak pfi prichodu o vzdalenost dz
dojde k abytku intenzity dI,, pro néjz plati

I,(z+d2)—L,(2)=dl, = -¢,1,dz. (2.52)

Obvykle se zavadi koeficient opacity na jednotku hustoty (téz hmotnostni absorpéni
koeficient), dany vztahem

Ky = & ) (2.53)

p

kde p oznacuje hustotu v uvazovaném prostfedi. Linearni koeficient opacity ma
rozmér [£,] = m™1, zatimco rozmér hustotniho koeficientu opacity je
1 1

[ku] = mgm =m’kg '. (2.54)

Uvazujme nyni ubytek zafeni po priichodu vrstvou plynu o tloustce dx Pfed-
pokladéame, Ze jde o zafeni, vstupujici do vrstvy ploskou ds pod thlem . Pii
prichodu vrstvou o tloustce dx urazi toto zareni zfejmé drahu dz = Cg:ﬂ a pro

energii pohlceného zareni tedy mtzeme psat

dl,

d
dE, = &1,—2 dvdscosd dwdt = ki, p I, dedvdsdwdt . (2.55)
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V teorii hvézdnych atmosfér se pouziva bezrozmérnd velic¢ina optickd tloustka T,,,
zavedend jako

dr, = kypdz (2.56)

nebo integralnim vztahem

TVZ/ kypdz, (2.57)
0

kde z oznacuje celkovou tloustku vrsty plynu podél zorného paprsku. Rovnici Z52)
pro zménu intenzity pak lze psat v jednodussim tvaru

dI, = —I,dr, . (2.58)

2.1.6 Mechanicka sila na vrstvu plynu

Uvazme nyni, jakou mechanickou silou ptsobi zafeni o intenzité I, na tenkou
vrstvu plynu o tloustce dz, na kterou dopada pod thlem ¢ z prostorového tthlu
dw (obr. Z4). Jak vime jiz z rovnice [ZZ8H), bude piispévek hybnosti ddn vyrazem
dp, = dE, /¢, pfi¢emz mnozstvi energie dE, pohlcené v uvazované tenké vrstveé je
déno rovnici [Z32).

Prispévek mechanické sily ptisobici kolmo na uvazovanou tenkou vrstvu bude
tedy df;, = dpy ¢os 9. Celkovou mechanickou silu zafeni fr,, plisobici kolmo na

dt
plochu ds uvazované vrstvy ziskdme integraci pfes prostorovy thel

dry Ty
A —_——
o = [ [T g it [y,
rv = o TV T 0 c dt o cdt 0 Y a
_ wp djduds F, = dTu(inS 7, (2.59)

kde F, oznacuje monochromaticky tok zafeni v daném misté. Celkovd mechanicka
sila ptisobend zarenim vSech vinovych délek pak bude

S dzd 00
fr = / fr,l/ = peres / Ky Fdv. (260)
v=0 0

Cc

Uvédomme si nakonec, ze mechanicka sila na absorbujici vrstvu (charakterizo-
vanou dz a £,) je néco jiného nez tlak zafeni (piisobici na plogku ds)!
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2 Zareni a spektrum

Obrazek 2.4: Vrstva plynu o tloustce dr a opacité k., do které vstupuje zafeni o intenzité I,
a vystupuje z ni zafeni o intenzité I}.

2.1.7 Emisni koeficient

Emisni koeficient je mnozstvi zarivé energie emitované jednotkovou hmotou v in-
tervalu frekvenci (v, v + dv) do jednotkového prostorového tihlu za jednotku éasu.
Mnozstvi zativé energie vysilané z elementarniho valecku o podstavé ds a vysce dx,
tedy z objemu dV = dxds, o hustoté prostiedi p, do prostorového thlu dw za ¢as
dt je pak dm

—
E, = j, pdzds dvdwdt, (2.61)

kde j, je emisni koeficient na jednotku hmoty. Pro zménu intenzity zaieni v da-
sledku emise podél zorného paprsku mizeme tedy psat

dl, = +j,pdx. (2.62)

Rozmér emisniho koeficientu je [j,] = Wkg ' Hz *sr— 1.

2.1.8 Rovnice prenosu zareni

Uvazujme o energetické bilanci infinitesimalniho valecku s podstavou ds a vys-
kou dx. Za ¢as dt vstoupi do valeCku z prostorového thlu dw ve frekvenénim roz-
sahu dv zareni s energii I, dvdsdwdt . Na druhém konci bude z valecku vystupovat
energie (I, +dI,)dvdsdwdt . Ve vélecku se pFitom pohlti energie x, pI, drdsdwdtdr
a valecek sam bude do daného sméru vyzarovat energii j, pdrdsdwdrdt. Ma-li byt
zachovana energeticka rovnovaha, musi platit

(L + dl,) )dsdewdrdt = ILdsdwdudt +
+ jupdrds-dwdidt — Ky, pl,drds-dwdidt . (2.63)

emise absorbce

Po tpravé dostavame obecnou rovnici prenosu zafeni v jednorozmérném pripadé
drl,

Sy i o— kol . 2.64
ol (2.64)
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2.1.9 Termodynamicka rovnovaha
Termodynamicky systém je ve stavu rovnovahy, jestlize
1. vSechny veliciny, které jej charakterizuji, jsou nezavislé na misté a case, a
2. jeho stav by se nezménil, kdybychom jej dokonale isolovali od okoli.
V takovém pripadé zavisi intenzita zareni pouze na teploté a frekvenci a od mista

k mistu se nemeéni. Jestlize tuto intenzitu oznacime B, (T) a uvazime-li, ze v rov-

. ;1 , dr , .. . . . .
novaze musi byt vyraz < nulovy, dostdvame z rovnice pfenosu ([Z64) Kirchhoffiv

zakon

v _p = B,(T). (2.65)

Ry

Lokalni termodynamicka rovnovaha. Hvézdna latka zcela zfejmé ve stavu do-
konalé termodynamické rovnovahy byt nemitize, nebotf existuje tok zafeni z nitra
smérem k povrchu a z povrchu do okolniho prostoru. S vyjimkou vnéjsi atmosféry
hvézdy muzeme vSak s velkou presnosti predpokladat, ze hvézdna latka je ve stavu
termodynamické rovnovahy lokdlné, tzn., ze v daném misté lze pole zafeni charak-
terizovat funkci B, (T') odpovidajici n&jaké lokalni (od mista k mistu jiné) lokdlni
teploté. Lokalné plati také Kirchhoffuv zédkon ([Z63).

2.1.10 Spaijité zareni absolutné cerného télesa

Absolutné cerné téleso je takové téleso, které veskeré dopadajici zéfeni pohlcuje,
zadné nepropousti ani neodrazi. Z aplikace Boseho—Einsteinovy statistiky na foto-
novy plyn plyne pro monochromatickou intenzitu absolutné ¢erného télesa vyraz
nazyvany Planckova funkce (obr. 220

2hv3 1
Bu T)= 5 2.66
(1) =— o 1 (2.66)
kde
h = (6,6260693 + 0,0000011)-1073*Js, (2.67)
E = (1,3806505 % 0,0000024)-10" 2 JK™*, (2.68)
= 299792458 - 108 ms~! (2.69)

jsou Planckova konstanta, Boltzmannova konstanta a rychlost svétla ve vakuu.
V astrofyzice jde o nesmirné diilezitou teorii, protoZe pozorované spojité zareni
hvézd se velmi podoba spektru absolutné éerného télesa!
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2 Zareni a spektrum

Podle Boseho—Einsteinova rozdéleni pfipada na elementarni objem fazového prostoru
dl' = dx dp/h® nasledujici pocet ¢astic (bosonti)

e xT —1

Integraci rozdélovaci funkce bychom mohli zjistit celkovou energii systému

E= /NEde //Ndedp (2.71)

Pro fotony plati, ze chemicky potencidl p = 0, energie E = pc = hv (neexistuji zadné
vy$si stavy, pouze kineticky ¢len), stupeni degenerace g = 2 (kvuli dvéma polarizacim).
My vsak provedeme pouze integraci pres souradnice, ¢imz ziskdme objem

=3 /dx/ v pc47rp dp. (2.72)
p=0 -

Thned vidime, ze u = % je hustota energie a ze zbyvajici integrand reprezentuje monochro-
matickou hustotu energie u, v zavislosti na frekvenci v = % P

2 3
udy = ihi hv 4w ﬁu h dv = Smhy % dv. (2.73)
h3 et¥ —1 c c & erf —1

Dle rovnice [ZZ3) je stfedni intenzita J, = & u = B,(T).

Integraci Planckovy funkce ([266) pfes celé elektromagnetické spektrum dosté-
vame integralni intenzitu zareni cerného télesa

> 2h 3
B(I) = / BTyav =22 [TV g, =
0 c Jo ewrr —1
oh (KT\* [® 23 27tk
N de = =74, 2.74
c? ( h ) /0 er 1" 7 15213 (2.74)

Integrace uvedeného vztahu neni trivialni. Plati

[e'e) 3 oo
/ Y _dz = lm (e_zx3—|—e_2zx3—|—...)dx:
0 er —1 EHOE
11 1 6t
= 6(l—+=4+=+...) = — 2.75
<l4+24+34+ ) 90 ’ ( )

protoze

(2.76)

S .
/ e 9% 23dy =
0

g:p| o
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A/nm
s 2000 1000 500 400 300 200
410" T T T T
0 Planck
Rayleigh—Jeans --------
- Wien
I?/'; 3_10—8 L observed solar spectrum -
'TN cal H, Nal
I
e 2100} vl -
§ Hy T=5780 K
(=
= -8 | Fe i
o 10 Balmer
Call
O 1 1
0 510" 10'® 1,510
v/Hz

Obrazek 2.5: Planckova funkce B, (T) pro teplotu T' = 5780K, odpovidajici efektivni teploté
Slunce. V grafu jsou naznacené i Wienova a Rayleighova—Jeansova aproximace. Tenkou carou
je pro porovnani vyneseno pozorované spektrum Slunce, které se od planckovského lisi zejména
pritomnosti spektralnich car.

V aplikaci na rovnici (Z74) je

hv kT
x—ﬁ = 1/77307 (2-77)
a tedy
4
Vdv = (%) idx . (2.78)

Jelikoz zafeni cerného télesa je isotropni, nezavisi jeho intenzita na smeéru a na-
misto integralu hustoty energie dostavame pro integralni hustotu zafeni ¢erného
télesa rovnou

T 71_5 4
ury = T pr)y= 2k

=20 pd_ ot 2.79
c 15¢3h3 @t ( )

kde a je konstanta hustoty zafeni dana nasledujicim vztahem

8ok

_ _ 10—16 T, 3] —4
0= gy = TH6577- 10710 Jm UK (2.80)

Zavedeme-li jesté Stefanovu-Boltzmannovu konstantu o vztahem
ac

o= (5,670400 =+ 0,000040) - 10 ¥ Wm 2 K4, (2.81)
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dostavame pro integral Planckovy funkce vyraz

B(T) =214, (2.82)

s

Jak jsme si jiz fekli v ivodu, v optickém a v dlouhovlnéjsich oborech spektra
se vétSinou nepouziva frekvence, ale vlnova délka zafeni. Je proto uzitecné znat
i vyraz pro Planckovu funkci vyjadfeny pomoci vinové délky A

. (2.83)

ktery plyne z Planckovy funkce zapsané pomoci frekvence v [ZEBH), s vyuzitim

vztahtt ([22) a @TI4).
Mizeme se také zajimat, u které vinové délky dosahuje funkce By (T') maxima
pro danou teplotu. Jestlize vyraz [(ZX3) pfepiseme do tvaru

ki [ k2 -1
BA(T) = 55 (en —1) , (2.84)
kde
ky =2hc? a kg = — (2.85)

jsou konstanty, Ize podminku maxima funkce psat jako

%ﬁﬂ - —5% (e% —1)71 + % (eﬁ —1)72e% ;;2 —0. (2.86)
Zavedeme-li novou proménnou x = %, lze tuto podminku pfepsat do tvaru
—5+xe®(e” 1)1 =0, (2.87)
coz vede na rovnici
r=5—-5e". (2.88)

Jeji iteracni feseni vede k hodnoté z = 4,96511, coz s prihlédnutim k definici pro-
ménné z a hodnoty ks vede koneéné na podminku pro maximum

Nam[T]k = 28977686, (2.89)

kde vlnovéa délka A je udana v nm a teplota v K. Vztah, ktery jsme si pravé odvodili,
se nazyva Wienovym posunovacim zdkonem a plyne z néj, Ze maximum vyzarovani
absolutné cerného télesa se s rostouci teplotou posouva ke kratsim vinovym délkam,
coz odpovida i bézné lidské zkusSenosti: barva zahfivaného télesa se méni od cervené
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k bilé az namodralé, jak roste jeho teplota. A jak uvidime, ¢ervené hvézdy jsou
skutec¢né chladnéjsi, nez hvézdy bilé ¢i namodralé.

Priklad: Spoctéte, u kterych vlnovych délek dosahuje Planckova funkce maximum
pro absolutné ¢erna télesa s teplotami 3000K, 6 000K, 10000K a 30000 K.

Reseni: Jednoduchym dosazenim do Wienova zékona ([RJ) dostdvdme vlnové
délky 965,9nm, 483,0nm, 289,8nm a 96,59 nm. Vidime, Ze vyzarovaci maximum se
pro tento rozsah teplot posouva od infracervené do ultrafialové oblasti spektra.

Pozor! Planckova funkce B,(T) pro frekvenci dosahuje maxima tplné
jinde neZ funkce B)(T') pro vlnovou délku. Pokud budeme funkci B, (T) vy-
Setfovat jako funkci vinové délky, odvodime pro jeji maximum podminku

[Nnm[T]x = 50994370 . (2.90)

Pro teplotu 6 000 K dosahuje tedy tato funkce maxima az u vlnové délky 849,9 nm.
Vidime tedy, Ze funkce B, (T') a B)\(T') vySetfované obé soucasné pro danou teplotu
bud jako funkce vlnové délky, nebo frekvence zafeni jsou dvé rizné funkce s riznym
prubéhem.

V kréatkovinné oblasti spektra je e > 1, takie lze Planckovu funkci B (T)
aproximovat vztahem

2h 2 LC
BA(T) = Ag e T (2.91)

To se obvykle nazyva Wienovou aproximaci.
Naopak v dlouhovlnné oblasti spektra je k},}CA < 1 a miizeme tedy exponencielu
nahradit rozvojem se zanedbanim vyssich ¢lent

erTx =14+ —— (292)

tudiz dostavame pro Planckovu funkci pfiblizny vyraz

. 2kcT

BA(T) = =7

(2.93)
Tomuto vztahu se iikd Rayleightiv-Jeansuv zdkon. Protoze se tykd dlouhovinné
oblasti spektra, mizeme jej numericky pro vlnové délky udané v metrech zapsat ve
tvaru

[Tk

[BA(T)]wm-—2m-1s-1 = 8,27817-10"*° DL (2.94)

Priklad: Radioteleskop zméftil na vinové délce A = 1m intenzitu tepelného radio-
vého zdroje na jednotku frekvence I, = 10722 Wm~2 Hz ! sr—!. Odhadnéte teplotu
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zdroje za predpokladu, ze zafeni zdroje v této oblasti dobfe odpovida zafeni cerného
télesa.

Re$eni: Intenzita zafeni na jednotku vlnové délky I, bude podle vztahu (ZI4)

V2

Iy=—1I,= )\—02[1, =2,99792458 - 10" ¥ Wm ?m tsrt. (2.95)
c
Pokud plati, ze I, = B, dostdvame z rovnice ({34 teplotu zdroje T = 3,62 K.

Protoze v radioastronomii se ¢asto pouziva frekvence zafeni, je uziteéné uvést
si Rayleightiv—Jeanstv zdkon i pro funkci B, (T'). Obdobnd aproximace jako ([Z32)
vede na vztah

.2k,
B,(T) = =2V T. (2.96)
Je dobfe si uvédomit, ze at uz v dlouhovinné oblasti uvazujeme frekvence nebo
vlnové délky, je zavislost toku zareni tepelného zdroje na vlnové délce ¢i frekvenci
prostou mocninou vlnové délky nebo frekvence. Pokud tedy budeme v dlouhovinné
oblasti studovat spektrum néjakého zdroje, projevi se tepelny zdroj tim, ze logarit-
mus toku zafeni z néj bude linearni funkci vinové délky ¢i frekvence.

Efektivni teplota hvézdy. Z rovnic ([Z31)) a [Z82) plyne pro tok zafeni absolutné
¢erného télesa do poloprostoru vztah

7B(T) = oT*. (2.97)

Absolutni méfeni rozloZeni energie elektromagnetického zafeni v zavislosti na
vlnové délce ve spektrech hvézd vedlo ke zjisténi, ze zafeni hvézd se v hrubém piibli-
zeni svym pribéhem podoba zareni absolutné cerného télesa. Vzhledem k tomu je
pro mnohé Gvahy uziteéné zavést parametr, kterym lze popisovat celkovy (bolome-
tricky) zafivy vykon hvézdy L, tj. celkovy tok zafeni z povrchu hvézdy do okolniho
prostoru. Za tento parametr byla zvolena efektivni teplota hvézdy, definovand rov-
nici

L =47 R?wB(Tog) = 47 R*0 T2 (2.98)

€

kde R oznacuje polomér hvézdy. Efektivni teplota je rovna teploté absolutné ¢erného
télesa o stejném rozmeéru jako uvazovana hvézda a vysilajicim do vnéjsiho prostoru
stejny integralni tok zareni jako dotycné hvézda.

2.1.11 Sahova ionizacni rovnice

Pro vysvétleni vzhledu spekter hvézd je zcela zasadni znalost Sahovy rovnice, po-
pisujici stupeni ionizace X = “< latky, v zdvislosti na teploté T, koncentraci elek-
trontl ne a ioniza¢ni energii x atomu

3
X2 2mmek T\ _
Ne = <L> e T (2.99)

1-X h?
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Obrazek 2.6: Zavislost ioniza¢niho stupné X na teploté T, vypocitand se Sahovy rovnice pro
vodikovy plyn (E; = —13,6eV) o koncentraci ne = 1,103 a 106 elektronii/m3. Je patrné, ze
pfechod z neutralniho (X = 0) do plné ionizovaného stavu (X = 1) nastavd v pomérné tzkém
rozpéti teplot.

Jiny pouzivany tvar téze rovnice je

(2.100)

Nyt _ 9 2mmekT 3 vl X
Ne = 2

Ny

kde n,y1 a n, oznacuje koncentrace atomtt v (r+1) a r stupni ionizace a Z, 1,
Z, particni funkce, Z = 3", g; exp (—%), pri¢emz suma je pres vSechny dovolené
hladiny energie E; a g; jsou faktory degenerace.

Pritomnost nebo nepfFitomnost spektralnich éar je uréena zejména
stupném ionizace; chemické sloZeni hvézd je v tomto ohledu aZ druho-
fadé! Podstatné totiz je, zda jsou v atmostéfe hvézdy pfitomné ¢astice a fotony
s energii dostatecnou na to, aby excitovaly atomy s danymi diskrétnimi hladinami
energie. Nejvyraznéjsi byvaji spektralni ¢ary daného atomu pouze v omezeném roz-
sahu teplot, kdyZ je zhruba polovina atomt v ionizovaném stavu (X =~ 0,5). Zaroveii
stuper ionizace plazmatu pfimo ovliviiuje stavovou rovnici, potazmo vnitini stavbu
hvézd, jak uvidime v kap. BA

Pozor! PFi zvySovani koncentrace n plynu stupeii ionizace klesa (viz
obr. ZH). Z4riv4 ionizace sice stoupa tmérné n, ale srazkova rekombinace, zahrnujici
dvé ¢astice, zavisi na n2. (Spolu s latkou se vzdy vyskytuje i zafeni.)

Pti odvozeni vyjdeme z predpokladu lokalni termodynamické rovnovahy a Boltzman-
nova rovnovdiného rozdéleni pro obsazeni hladin (Miller 2010)

Ei—n

Ni=gie #+7", (2.101)

kde N; oznacuje pocet atomu ve stavu i, nachazejicich se v elementarnim objemu fazo-
vého prostoru dI' = dxdp/ h3, E; piislusnou energii stavu, k Boltzmannovu konstantu,
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T termodynamickou teplotu, g; statistické vahy neboli degenerace stavi] a u chemicky
potencial, neboli pfirustek vnitini energie pfi zméné poctu ¢astic, definovany jako

= (g—%)s’v . (2.102)

Boltzmantiv vztah plati zcela obecné v termodynamické rovnovaze (pokud jsou kvantové
jevy zanedbatelné, tzn. velké T, malé p): ¢etnost obsazeni stavii je uréend rozdilem jejich
energiif] Ekvivalentn& bychom vztah (EZIII) mohli zapsat jako (s uvazenim N = > N

N; gie kT

—_ = (2.103)
N ZZ gi eif_%
nebo
Eo—E
N2 _ 92 - FaF (2.104)
Ny g1
Integrace distribuc¢ni funkce ptes fazovy prostor I' déava
_Ei+Bc—n dxdp
Vo [ [t e
xJp
\%
1 oo E 2
X p=0 i
Y2
—~N =
47TV / _ P 2
= kT ekT e 2mkT p dp =
0
= / (2ka)% ytdy =
0
=0 N
2
3 2] R | 2
= (2mk:T)§{ {——e_y —/ -3 e Y dy} =
0 0
\% 3 _EB;
= ﬁ(%rka)g S gieTw et (2.105)
V nasem pripadé studujeme ionizaci a rekombinaci, ¢ili reakce
H" +e = H’ + x (= 13,6eV). (2.106)

2Naptiklad pro vodik s hlavnim kvantovym &islem n je gn = 2n2.

3Mimo jiné to plati pro vertikalni profil tlaku P(z) = P(0)exp (— ) atmosféry v homo-
gennim gravitaénim poli, odvozeny z rovnice hydrostatické rovnovahy de—S = —pdSdzg, kde
v exponenciele vystupuje gravitacni potencialni energie Fg = mgz.

mgz

. sxo s _ T P " s
4 Jmenovatel zlomku, neboli parti¢ni suma Z = >-;9ie” FT se nemusi vidy séitat az do oo,
nebot pfitomnost okolnich atomti pfirozené omezuje maximalni moZny rozmér atomu, potazmo
jeho energii.
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Pro jednoduchost budeme uvazovat pouze dvouhladinovy atom (beztak je ze druhé hladiny

E; = —3,4¢V kionizaci blizko). Chemické potencidly musi v rovnovéze spliiovat podminku
=0
R

prpT =+ o (2.107)

Pro tfi typy ¢astic — volné ionty a elektrony a vazané neutralni atomy — mtizeme napsat

t¥i rovnice popisujici jejich koncentrace n = %

+ 1 3 ﬂ
nto= 55 (2mrmpkT)22erT | (2.108)
_ 1 3 u-
no= 33 (2mrmekT)22e*T | (2.109)
n = E[Qﬂ'(mp + me)kT|24eFT erT (2.110)
Sestavime zlomek
= Me
. =0 =-X
—_——
ntn~ 1 3 MeMp H 22 ity 0 _Ei
0 = F(Zﬂ'kT)z m — € e kT 5 (2111)
P e

zohlednime vztahy n™ = n~ (celkovou neutralitu), n = n® +nt, zavedeme X = %, ¢imz
obdrzime vyslednou Sahovu rovnici

3
X2 _ 2rmekT \ 2 _ x
X :< i ) P (2.112)

2.2 Spektra hvézd

2.2.1 Ptechody v atomech, spojita a diskrétni spektra

V zésadé existuji tii druhy spekter: i) spojité, ii) emisni, iii) absorpéni. Zakladni
mechanismy jejich vzniku naznaduje obrazek Xt Spektrum spojité vzniké v pevné
latce, kapaliné a hustém plynu nebo plazmatu, kde se atomy vzajemné elektromag-
neticky ovliviiuji. Naopak fidky pruhledny plyn, z néhoz unikaji fotony pfimo od
jednotlivych atomi s diskrétnimi hladinami energie, vydava spektrum emisni. Po-
kud se vsak nachazi poloprtihledny chladny fidky plyn nad spojité zaficim hustym
horkym plynem, vidime spektrum absorpcni.
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2 Zareni a spektrum

husty plyn 5 . = spojité spektrum
P “m—
' —
horky Fidky plyn

emisni spektrum
— —

chladny fidky plyn

.

sorpcni spektrum

— ——

Obréazek 2.7: Tti zdkladni druhy spekter a mechanismy jejich vzniku.

V atomech Ize rozlisit Sest druhii energetickych prechodi, jez prehledné shrnuje
tabulkaZIl V&imnéme si predevsim, Ze ne vSechny piechody jsou zafivé a Ze pouze
vazané—véazané prechody jsou kvantované!

Jak presné vznikd absorpéni spektralni ¢ara? Existuji dvé moZnosti: i) atom
pohlti foton a potom se deexcituje ,superpruznou” srazkou, coZ se oznacuje jako
pravd absorpce, pii niz se foton efektivné ,ztrati“ a plyn se tim ohfeje. ii) foton
prilétajici z jednoho sméru je absorbovan atomem, ale opétovna emise zafeni je ve
sméru ndhodném (,,do strany“), ¢imz dojde k nepravé absorpci. Zafeni nevhodnych
frekvenci oslabeno neni, coZz znamena, Ze i tento proces je selektivni!

OvSem pozor, primy rozptyl na elektronech (t¥eba i vazanych v atomech nebo
volnych, ale v blizkosti iontu), pfi kterém foton viitbec nend pohlcen, je spojity! Podle
rostouci energie fotonu rozliSujeme tfi typy rozptylu: i) Rayleightiv (zde se Zadna
vlnova délka neméni, pouze u¢innost rozptylu zavisi na A; funguje napf¥. v zemské
atmosféte), ii) Thomsoniw, iii) Comptoniv (zde se vyrazné méni vinova délka roz-
ptyleného fotonu). Na vétsich ¢asticich, napf. kapic¢kach oblakd, dochézi k Mieho
rozptylu, ktery neméni A, ani i¢innost neni prilis zavisla na A.

Pravé absorpce fotonu pfi ionizaci atomt (uvolnéni e~ do volného stavu) je
také spojita. Probiha nejpravdépodobnéji za hranami spektralnich sérii, ¢imz vznika
absorpéni kontinuum (napf. Balmerovo kontinuum).

V extrémné fidkém prostiedi, napf. v planetarnich mlhovinach, mize dochéazet
k malo pravdépodobnym prechodtim z metastabilnich hladin, s zivotni dobou mno-
hem vétsi nez obvyklych 109 s. Hovoifime pak o zakdzangch ¢ardch, nebot v hustém
prostiedi dochézi pred vyzarenim fotonu ke srazkové deexcitaci. Zakazané Cary se
oznacuji hranatou zévorkou, nap¥. [OIII].

Pokud prosttedi neni v termodynamické rovnovéze, nelze samoziejmé cekat, ze
by spojité zafeni mélo planckovské spektrum. Hovotime potom o netepelném zdrens.
Mize se jednat naptiklad o brzdné zdfeni (bremmstralung), pfiéemz rozliujeme
i) cyklotronové (generuje se pohybem elektronu v magnetickém poli pfi v < c¢);
ii) synchrotronové (kdyz v =~ ¢, je smérované a spojité). Nerovnovazné je i zafeni
Slunce v UV a RTG oboru, kde se zaroven pozoruje velka ¢asova proménnost, coz
jen potvrzuje onu nerovnovahu.
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2 Zareni a spektrum

Spektralni série. Kvantovani energie v jednoduchych atomech vede ke vzniku sérii
spektralnich ¢ar. Pro vodik s hlavnim kvantovym ¢islem n totiz plati

4
meq, 1 . 1
E, = — = —-13,6eV —, 2.113
8h%gy n? V2 ( )
Cili zarivy prechod mezi hladinami n; a ny vede k emisi fotonu o vinové délce A,
splnujici
1 |Eq| (1 1
—=—|5-=]. 2.114
A he \n? n3 ( )

Vidime, zZe vyssi energetické hladiny se k sobé pﬁbliiujiﬁ To je diavod proc¢ se pii
pfechodech na hladiny no — oo ¢ary skoro prekryvaji, a vytvareji tak hranu série.
Nékteré série a ¢ary dostaly zvlastni oznaceni:

) série (Gary) hrana
1 2,3,...,00 Lymanova (Lo, Lg, ...) 91nm
2 3, ... Balmerova (H,, Hg, ...) 365nm
3 4, ... Paschenova 821 nm

Existuji vSak i dalsi dovolené hladiny energie, nap¥. hyperjemné rozstépent,
odpovidajici prechodu mezi paralelnimi a antiparalelnimi spiny elektronu a jadra.
Tyka se i zakladniho stavu a vznikad timto pfechodem radiova ¢ara s A = 21 cm.

Myslenkovy experiment s oblakem vodiku. Abychom vznik spektra lépe pocho-
pili, provedeme nasledujici myslenkovy experiment s oblakem postupné zahfivaného
a zhu$fovaného plynu (Mikuldsek, 2000). Zacneme s vodikovym plynem, majicim
témé¥ nulovou hustotu (p = 0) a teplotu (7" = 0). Pro pfehlednost popiSeme expe-
riment heslovité:

1. zvysujeme T pii p = 0:

T vz sy . /N N . . . .
— zpocatku oblak nezafi (energie sraZzek nesta¢i ani na excitaci do 2. hladiny)

1=

nastanou excitace a zaroven néjaké ionizace, zarivé deexcitace a rekombinace
= emise v éardch (fotony volné unikaji), za hranami sérii mald kontinua

rekombinace iontu H™ = slabé kontinuum

1=

pri asi % atomt ionizovanych dosahuji intenzity ¢ar maxima

1=

uplnd ionizace, zmizi H- = zafeni v ¢arach i v kontinuu slabne!

2. zvySujeme p (anebo ekvivalentné objem V') pti T > 0:

5Nicméné ,velikost® atomu (rozuméjme rozmér vlnové funkce pro elektron) s energii roste —
blizko ionizace je atom doslova makroskopicky velky!
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Spektra hvézd 2.2

% pouze roste intenzita zafeni (je tam vice atomil)

% absorpce, rozptyl (voln4 draha fotont je mald)

atomy nejucinnéji pohlcuji fotony prdvée v éardch a po srazkové deexcitaci jiz
nemusi byt vyzafeny = rust emisnich car se zastavi!

% kontinuum roste az se ,srovna“ s emisnimi ¢drami, ¢ary zmizi
= absolutné cerné téleso, planckovské spektrum (Z6H)

kdyby mél plyn chladnéjsi priihlednou obélku (atmosféru) = absorpcni cdry.

Poznamenejme nakonec, Ze riizné energetické hladiny atomu maji rizné pravdé-
podobnosti emise (a tedy i absorpce). Nékteré spektralni ¢ary tak mohou byt za
dané teploty opticky tenké a vykazovat emisi, kdezto jiné opticky tlusté, a tudiz se
projevi samoabsorpce

2.2.2 Rozsiteni spektralnich car

Kazda spektralni ¢ara ma urcity profil, ktery ma velkou vypovidaci hodnotu. Za-
kladni informaci poskytuji centrdlni intenzita (Gislo od 0 do 1, méfené relativné
vzhledem k okolnimu kontinuu) a §ifka ¢ary v poloviéni hloubce (FWHM, full wi-
dth at half maximum). Na profilu ¢asto rozliSujeme jadro a kiidla ¢ary (obr. 2],
protoze kazda ¢ast byva ovlivnéna jinymi efekty.

Jaké jevy se podileji na rozsitent spektralnich ¢ar? Jinymi slovy: jaké rizné ener-
gie miZe atom vyzafovat nebo pohlcovat? Obecné muzeme rozlisovat jevy lokalni
(mikroskopické) a rozlehlé (vznikajici teprve v makroskopickém prostiedi):

e lokélni jevy:

L — prirozend $irka, jez plyne z Heisenbergova principu neuréitosti (Av) (Ax)
= h, coz je ekvivalentni s (AE)(7) = h, kde (AFE) je neur¢itost energie
hladin a 7 zivotni doba pfechodu. Vztah plati jen pro excitované stavy,
nebot v zékladnim stavu miZe byt 7 = co a (AE) = 0. Vysledkem je
lorentzovsky profil

1

L(viv) = W —)2+ 2

(2.115)

32

7N v 7 2 p—
s polosiikou fadu A); /p = %% ~ 10~ % nm.

6Nazornym piikladem takové situace jsou zluté vysokotlaké sodikové vybojky, coz jsou nejob-
vyklejsi zdroje pouzivané ve vefejném osvétleni. Pokud si prohlédneme jejich mrizkové spektrum
(napf. v odrazu od disku CD-ROM), spatfime asi desitku emisnich ¢ar, pfi¢emz ta nejsirsi, sodi-
kovy dublet na 589 nm, vykazuje evidentni absorpci a okolo slabé kontinuum.
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Lol FWHM EW Irel
kontinuum J_
1 j
1 1
3 N
1 Iy ;
IC jadro i R
| .
0 : 0
Ac A A

Obrazek 2.8: Schematické znazornéni profilu spektralni ¢ary s vyznadenim centrélni intenzity (Ic),
sitky ¢ary v polovi¢ni hloubce (FWHM) a také ekvivalentni sitky (EW, equivalent width), kterd
je uréena jako §ifka obdélniku se stejnou plochou, jakou mé profil ¢ary (vyznaéen Sed8). Méfend je
v jednotkach vinové délky. Na obrazku vpravo je komplikovany profil éary, na kterém lze rozlisit
absorpce a dvojitou emisi. Relativni intenzity emisnich komponent oznad¢ujeme Iy (posunutou do
fialova) a Ir (do Cervena).
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tlakové rozsirent, Cili vzajemné elektromagnetické ptisobeni castic pfi
srazkéch /piiblizenich, nebo pilisobeni celého pole okolnich atomt (jez
posouvéa energetické hladiny atomu), pfip. van der Waalsovych sil. Cha-
rakteristicky profil ¢ary je také lorentzovsky.

Ma-li hvézda velké tihové zrychleni na povrchu g = GR—]‘{[, 1ze podle feseni
rovnice hydrostatické rovnovahy p(z) = p(0) exp[—umugz/(kT)] ofeka-
vat velky tlak v atmosfére, ¢ili Siroké ¢ary (viz obr. ZZT3).

Doppleriv jev, konkrétné termdalni dopplerovské rozsiteni, vznika tak, ze
v klidové soustavé atomu se fotony jevi dopplerovsky posunuté. I kdyz
energie fotonu v klidové soustavé vnéjsiho pozorovatele neodpovida roz-
dilu hladin v atomu, tak v klidové soustavé atomu uz ano, ¢ili muaze
byt pohlcen pfi vazané—vazaném pirechodu. Pfi termalnim pohybu jsou
rychlosti maxwellovské, tudiz Dopplertiv posun jimi zptisobeny vede na
gaussovsky profil ¢ary

G(v;o) = ﬁ exp (—%) . (2.116)

Starkiv jev (Stark, 1913) je vliv elektrického pole, bud néjakého vnéjsiho,
nebo vznikajiciho ptiblizenim ionti pii srazkéach a zvlasté vysokém tlaku.

Zeemaniv jev (Zeeman, 1897), tj. rozStépeni ¢ar a zména polarizace vli-
vem magnetického pole (obr. 2Z).

e rozlehlé jevy:

rotace hvézdy, orbitdlni pohyb, oscilace atmosfér, turbulence, erupce aj.
— vSechny mohou zpiisobovat Doppleriiv posun, pripadné rozsifeni,



Spektra hvézd 2.2

Obrazek 2.9: Rozsifeni ¢ary Zeemanovym jevem patrné na spektru slunec¢ni skvrny. Vlevo je vidét
¢ast Slunce a Cernd Stérbina spektrografu, vpravo spektrum prislusné oblasti ,rozmetené“ do
strany. Pfevzato z http://eo.nso.edu/rasl/user_area/rasl_teachguide.html.

0.5

04 |

03 |

intenzita /

02

0.1 |

frekvence v

Obrazek 2.10: Gaussuv a Lorentziv profil pro hodnoty parametri o =1 a v = 1.

pohybuje-li se latka riznymi radidlnimi rychlostmi vzhledem k pozo-
rovateli;

— opacita, jez funguje tak, Ze atomy emituji v Cardch, ale pfi vysokém
p (nebo velkém V) jsou opétovné absorbované jingmi atomy na tychZ
Carach; rozsireni vznika proto, Ze v kfidlech je mensi pravdépodobnost
reabsorpce nez v jadru cary.

Gausstv profil (napf. Dopplerovym posunem) a Lorentzv profil (ptsobeny
tlakem) se pochopitelné skladaji a jejich konvoluci vznika celkovy Voigtiv profil
V(v;o,v) = G(r;o) @ L(v;vy) = / G(Wo)Llv—viy)dv' . (2.117)

v'=—00

Je dobré si pamatovat, ze Gauss ovliviiuje zejména jadro ¢ary, kdezto Lorentz kiidla

(viz obr. EZI0I).
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2 Zareni a spektrum

Odvozeni Gaussova profilu pro termalni dopplerovské rozsifeni je jednoduché. Pred-
pokladejme Doppleriv posun amérny slozce rychlosti v, (ve sméru zorného paprsku)

Av _ v (2.118)
o C

a jednorozmérné Maxwellovo rozdéleni rychlosti castic

dN(vg) 1 v2
_ -z - 2.11
N Jrv exp < o2 dv ( 9)

kde termalni rychlost

vp =) 2L (2.120)
m

Dosazeni za v, z II8) dévé (dv. = ;7 dv)

12

dN(v) c cAv\?
— _ . 2.121
N ﬁ VouT exp |: (VQUT) dv ( )

Protoze intenzita I, dv je umérna dN(v), profil spektralni ¢ary G(v; o) bude prosté roven

pravé strané, kde V2o = vour /c. Pro vodikovou atmosféru s teplotou 7' = 6 000 K lze ve
viditelném oboru oéekévat rozsifeni fadu AX = 10~2 nm.

Odvozeni Lorentzova profilu pro tlakové rozsifeni je komplikovanéjsi (Emerson 1996,
Thorne a spol. 1999). Predstavujeme si, Ze atom vysild monochromatickou vlnu na nepo-
ru§ené frekvenci v, ale pouze od ¢asu t = 0 do t = 7, kdy je prerusena kolizi s jinym
atomem. Amplituda je pak popsana funkci

a(t) = {8(0) exp(—2mivot) iﬁi; €0,7) (2.122)

Takovy vlnovy balik lze popsat ve frekvenénim prostoru jako superpozici nekone¢ného
mnozstvi nekone¢nych vln, jejichz amplitudy A(v) spoc¢teme Fourierovou transformaci a(t)

Alv) = / a(t) exp(2mivt)dt :/ a(0) exp(2mi(v—wo)t)dt =
t=—o00 0
~ a(0) exp(2?r1(1/—uo)t) — 4(0) exp(27r1§u—1/o)7') -1 . (2.123)
27i(v—1o) o 27i(v—uo)
Intenzita je imérna ctverci amplitudy, respektive v komplexni notaci
[(v) & AW)A* (v) = a(0)? 2 — exp(27i(v—1o)T) — exp(—27i(v—10)T) (2.124)

42 (v —1yp)?

Podstatné vsak je, ze doba 7 neni pro vSechny atomy stejna! Pokud je stfedni doba

mezi kolizemi 79, pak pravdépodobnost kolize béhem doby dt je rovna f—g a pocet kolizi
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N (t)f—;. Pocet nezasazenych atomi tedy klesa podle diferencidlniho zakona (obdobné jako
pfi radioaktivnim rozpadu)

AN = —N(t)? , (2.125)
0

coz po integraci dava pocet atomu v zavislosti na Case

N(t) = N(0) exp (—ﬁ> . (2.126)

70

Pravdépodobnost, ze kolize nastane pravé v ¢asovém intervalu (¢,¢ + dt) pak lze spoéist
jako

|[dN| t\ dt
—_— = - ) —. 2.127
N(O) °xp T0 /) To ( )

Totéz lze napsat i pro interval (7,7 + dr) a timto vyrazem vahovat intenzitu [ZT24)

) /TOo a(0)22 — exp(2mi(v—10)T) — exp(—27i(v—1v0)7) exp( T) ar

0 4m2(v—1p)? B

= %/j{zexp <—Tlo) — exp Km(u—uo) - Tio) r] -

~ exp K—zm(u—yo) - Tlo> T} }dT -

To

= ... {—27‘0 exp (—%) - % exp[(...)1] — (—1) exp|(.. .)T]]O =
= ... |20+ ! + ! =
2ri(v—wo) — % —27i(v—wp) — %
_ a(0)? 2704 (v—w0)® a(0)? 2 , (2.128)

4r2(v—uo)2mo An2(v—10)2 + % Am2(v—wo)? + %
TO o

0

coZ je (po normalizaci) Lorentziiv profil L(v;y) s v = 5.

Stfedni dobu 79 mezi kolizemi nebo souvisejici impaktni parametr do, definovany vzta-
hem wd3vrn = 1, kde n je koncentrace &astic, bychom museli vypoéitat ze slozit&jsi teorie.
Jako mozné mechanismy se uvazuji linedrni Starkav jev, resonan¢ni rozsifeni, kvadraticky
Starkiv jev nebo van der Waalsova interakce. Kromé rozsifeni se navic objevuje i urcity

posun frekvence vo. Podrobnosti je mozno najit napiiklad v u¢ebnici Mihalase (1970).

2.2.3 Spektralni klasifikace

Jak jsme si vysvétlili v kap. ZTT0 a EZT.T1 o Planckové funkci a Sahové rovnici,
vzhled spektra urcuje zejména efektivni teplota a stupen ionizace prvki (nikoli che-
mické slozeni). Nejpouzivandjsi harvardskd spektrdlni klasifikace je proto zaloZena
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na identifikaci vyznaénych ¢ar ve spektru, pficemz sekvence OBAFGKMLT tvofii
souvislou teplotni $kalu (viz tab. Z2). Spektréalni t¥idy L a T byly zavedeny teprve
nedavno v pracech Kirkpaticka a kol. (1999) a Burgassera a kol. (1999) v souvis-
losti s hledanim hnédych trpasliki. Kazda spektralni tfida se jesté déli podrobnéji
¢islicemi od 0 do 9, pficemz O9 navazuje na B0, atd. Z historickjch dtvodu se
typy OBAF odpovidajici vyssim efektivnim teplotdm nazyvaji ,rané“ a naopak
chladnéjsi GKM , pozdni“.

Vzhled spektra je ovSsem ovlivnén i dalsimi vlivy, napfiklad celkovou sviti-
vosti hvézdy. To je diivodem pro zavedeni luminozitnich trid neboli Morganovy—
Keenenovy klasifikace (tab. 23 Morgan a Keenan 1973). Pro zafazeni je kromé
zdéanlivé jasnosti tfeba zmérit vzdalenost, pfipadné lze vyuzit tlakového rozsifeni
spektralnich ¢ar (trpaslici maji v atmosféfe vétsi tthové zrychleni a tlak nez obfi).
MK Kklasifikace tvoii spoleéné s harvardskou dvourozmérny systém. Uplné oznaceni
hvézdy je pak napiiklad G2V, F7II. V pfipadé, Ze se ve spektru nachézeji emisni
¢ary, dopliiujeme jesté malé pismeno e, napt. B6Ve.

Priklady, jak se méni vzhled spektra jednotlivych t¥id a intenzity car, jsou uve-

deny na obr. ZTT] a

Tabulka 2.2: Harvardské klasifikace hvézdnych spekter.

pritomny ¢ary Hell, Hel, HI, OIII, CIII, NIII

dominuji Hel, HI, pfitomny OII, CII, NII, Felll, MgII
chybi Hel, dominuji HI, ptitomny OII, CII, NII, Felll, MgII
slabsi dominantni HI, ¢ary kovi

dominuji Call, objevuji se prvni molekularni pasy

bohaté na neutralni kovy

prevladaji molekularni pasy TiO, VO

cary KI, Rbl, Csl, CrH

pasy CHy, H2O

HEZRQHE WO

Tabulka 2.3: Morganova—Keenenova klasifikace dle luminozitnich t¥id.

Ta  nadobri IV nadtrpaslici
Ib  jasni obfi v hvézdy hlavni posloupnosti (trpaslici)
I  obii VI  podtrpaslici
IIT  podobii VII bili trpaslici
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Spektra hvézd

2.2

06.5
BO
B6
A1l
A5
FO
F5
GO
G5
KO
K5
Mo
M5

H&

Cal

Hy

Fel

Hell

HB

B
il

MgH

MgH

Nal

TiO

Ha

TiO

HD 12993
HD 158659
HD 30584
HD 116608
HD 9547
HD 10032
BD 61 0367
HD 28099
HD 70178
HD 23524
SAO 76803
HD 260655
Yale 1755

Obrazek 2.11: Vzhled spekter hvézd riaznych tiid. Vyznaceny jsou nejnapadnéjsi spektralni ¢ary,
i kdyz klasifikace muze byt zaloZena na slabsich ¢arach. V kontinuu je naznacen posun maxima

vyzafovani odpovidajici Wienovu zdkonu. Pfevzato z prace Kleczka (2002).
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Obrazek 2.12: Zavislost vzhledu spektra na efektivni teploté (spektralnim typu) pro hvézdy hlavni posloupnosti (luminozitni tfidy V), ale
riznych typi O4 az GO. Zretelné jsou zmény centralnich intenzit spektralnich Car a zejména zvétsujici se pocet car pro hvézdy pozdnich
(chladnéjsich) spektralnich typt. Zobrazend spektra pochézeji z vefejné pfistupného archivu elektronickych spekter ziskanych spektrografem
Elodie na observatofi Haute Provence ve Francii (viz Moultaka a kol. 2004).
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Spektra hvézd
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Obrazek 2.13: Zavislost vzhledu spektra na tthovém zrychleni (luminozitni tfidé) pro hvézdy jed-
noho typu (B2), ale rtiznych luminozitnich t¥id (IV az Ia). Patrné je zuzovani ¢ar pro hvézdy
obfi, majici malé tihové zrychleni na povrchu. Spektra jsou pfevzata z archivu observatore Haute
Provence ve Francii (viz Moultaka a kol. 2004).
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3 Stavova rovnice

Stavovou rovnici se nazyva funkéni zavislost mezi stavovymi veli¢inami popisujicimi
vlastnosti néjaké smési plynu, plazmatu ¢i zafeni, tedy vztah P(p,T) mezi tlakem,
hustotou (¢ objemem) a teplotou.

Pro hvézdnou latku musime ovSem uvazit nejen (i) tlak idedlniho plynu, ale také
(ii) tlak zafeni, (iii) tlak degenerovaného plynu a (iv) vliv ¢asteéné ionizace v pod-
povrchovych vrstvach. Vyklad stavové rovnice vSak za¢neme zavedenim dtlezitého
pojmu stfedni molekulové hmotnosti.

3.1 Stfedni molekulova hmotnost

Atomova hmotnost. Relativni hmotnosti atomt jednotlivych chemickych prvka
se nazyvajl atomovgmi hmotnostmi A = m/m,,. Za jednotku atomové hmotnosti m,,
byla v minulosti pfijimana 1—16 hmotnosti atomu kysliku. V soucasnosti ale plati jina
definice: jednotkou relativni atomové hmotnosti je % klidové hmotnosti nuklidu
uhliku 12C. Skute¢na hmotnost jednotky atomové hmotnosti ¢ini

my = (1,66053873 = 0,00000013) - 10~ %g . (3.1)

Atomova hmotnost atomu vodiku éni Ag = (1,00782504679+0,00000000013) a ob-
dobné se uvadéji hmotnosti atomt, nuklidd, molekul, elektront, fotont i jinych
castic.

Latkové mnozstvi, gramatom, grammolekula. Latkové mnozstvi Ny = N/Na
vyjadfuje mnozstvi latky, respektive pocet ¢astic. Jeho jednotkou je mol, pfi¢emz
1mol latky obsahuje Na - 1 mol ¢astic, kde

Na = (6,02214179 + 0,00000030) - 102 &astic - mol " . (3.2)

Avogadrovo éislo (konstanta). Ve starsi literatute se ¢asto pouziva pojmi gramatom
nebo grammolekula, coz je takové mnozstvi chemického prvku, molekuly ¢i ¢astice,
jehoz hmotnost v gramech je ¢iselné rovna atomové hmotnosti; 1 gramatom je tedy
prosté roven 1 molu.
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3 Stavova rovnice

Molarni hmotnost, molekulova hmotnost. Molarni hmotnost My,o1 = m/Npol je
hmotnost 1 molu latky. Ud4ava se v jednotkéch kg/mol nebo g/mol. Ve starsi litera-
tufe se tato veli¢ina nazyva molekulovou vahou (angl. molecular weight) a obvykle
se oznacuje symbolem u. Zde budeme mluvit o molekulové hmotnostid a budeme
ji pouzivat jako bezrozmeérnou velic¢inu, i = [Mmol]g/mol- Plati tedy, ze molekulova
hmotnost vodiku je

pr = 1,00782504679 &+ 0,00000000013 . (3.3)

Skutecna hmotnost jednoho gramatomu latky o molekulové hmotnosti p ¢ini p-1g.
Plati také, ze objem gramatomu je

1
=t "8 (3.4)

p

Stfedni molekulova hmotnost. Méjme smés plynu o hmotnosti m = 1kg, ktery
obsahuje rizné prvky, pricemz prvek F ma hmotnostni podil wg. Stfedni molarni
hmotnost My, uréime jednoduse jako podil hmotnosti a po¢tu moli, respektive
seCteme pocty castic jednotlivych prvki

m m mNp Namy
Mmol = = = e o (35)
Nmol N/NA ZE A}fmu ZEﬁ
Stfedni molekulova hmotnost je ¢iselnd hodnota téhoz v g/mol, neboli
1
M= =—wg - (3.6)
PPL v

Tento vyraz plati pro neutrdlni nebo cisté iontovy plyn ve stavu tplné ionizace
(elektrony k hmotnostem neptispivaji).

Je-li Zg naboj elementu F, pak pfi Gplné ionizaci vznikne z 1 atomu Zg elek-
tront. Pro elektronovy plyn pfi Gplné ionizaci tedy zavedeme

Me = <~ wm 3.7

a celkové pro smés iontd a volnych elektrond

==wg/1 1 7" 3.8
S EE (LT Zp) (35)

V nékterych soucasnych vyvojovych modelech hvézd je studovan detailné vyvoj
jednotlivych chemickjch prvkia ¢i dokonce nuklidd. V tom pfipadé musi byt stejné

S tim, Ze se tento pojem miiZe vztahovat jak na plyn slozeny z molekul, tak na plyn atomovy
¢i na plazma slozené z iontt a volnych elektroni.
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Idedlni plyn. 3.2

detailné uvazovana i stfedni molekulova hmotnost. Obvykle se ale uvazuji jen nej-
pocetnéjsi prvky. To je pripustné, protoze pfi tplné ionizaci pro vSechny stabilni
tézs1 prvky s mnoha elektrony plati velmi ptiblizné, ze

1+ZE2ZE20,5AE. (39)

Oznacme relativni hmotnostni obsah vodiku wy symbolem X, helia wy, symbolem
Y a w vSech tézsich prvkt symbolem Z, takze

Z=1-X-Y. (3.10)

Budeme-li jesté (z divodi, které se vyjasni pozdéji) uvazovat i relativni zastoupeni
dusiku Xy, 1ze podle [BX) pro stfedni molekulovou hmotnost smési iontt a volnych
elektroni priblizné psat

3 8
pmlo= 2X 4 7V + XN +05(1- X =Y = Xy)

1
= 15X +025Y + - Xn +05. (3.11)

Analogicky podle vztahu ([B) dostdvdme molekulovou hmotnost elektronového
plynu ve stavu tplné ionizace hvézdné latky

pel = X405Y 405Xy 4+05(1-X—-Y —Xy)
= 05(1+X). (3.12)

Vidime tedy, Ze molekulovad hmotnost volnych elektront zavisi pfi Gplné ionizaci
pouze na relativnim hmotnostnim obsahu vodiku.

Stejna aproximace vede i na piiblizny vyraz pro stfedni molekulovou hmotnost
samotného iontového plynu ve stavu uplné ionizace

1
uto= X+0,25Y+EXN. (3.13)

3.2 Idealni plyn.
Idealnim plynem se nazyva soubor dokonale elastickych, hladkych a sférickych ¢as-
tic, splnujicich nasledujici t¥i podminky:

1. Rozmeéry castic jsou mnohem mensi nez jejich stfedni volna drdha mezi sraz-
kami, takze je lze povazovat za hmotné body.
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3 Stavova rovnice

2. Trvani srazky je mnohem kratsi nez doba volného pohybu mezi srazkami.

3. Céstice na sebe navzajem mimo srazky neptisobi zadnymi pfitazlivymi & od-
pudivymi silami, to znamené, Ze mimo srazky se pohybuji konstantni rychlosti
a po pfimce, jejich energie je vylucné kineticka, nikoli potencialni. Maji tedy
pouze tFi stupné volnosti.

Idealni plyn se pouziva jako dobra aproximace realného 7idkého nebo horkého plynu.

Stavovou rovnici mizeme odvodit z termodynamiky. Protoze tlak P v latce
zévisi pouze na jejim vnitinim stavu, nikoliv na tvaru, ktery zaujima, ¢i na jeji
celkové hmoté& M, zavisi tlak zfejmé na teploté ¢ a hustoté p ¢i specifickém objemu
v =1/p, t.j. objemu, ktery zaujima jednotkovd hmota. Je tedy

P=fut). (3.14)

Podle empiricky zjisténého Boyleova—Mariottova zdkona je soucin tlaku a speci-
fického objemu plynu pfi konstantni teploté rovnéz konstantni, coz znamena, Ze
stavova rovnice musi mit tvar

Puv = h(t), (3.15)

kde h(t) je néjakd funkce teploty.
Podle Gayova—Lussacova zdkona zvétsi vsechny plyny pii zahiatiz 0°C na 1°C
svlij objem o « a plati pro né vztahy:

v(t) = wv(0)(1+ at) pfi P = konst., (3.16)
P(t) P(0)(1 +«t) pfiv=konst., (3.17)

pfiéemz v(0), P(0) opé&t oznacuji hodnoty veli¢in p¥i 0°C a konstanta « mé pro
vSechny plyny stejnou hodnotu EIJ). Gayiv-Lussaciv zdkon plati pro reilné
plyny pouze pfiblizné, ale plati presné pro idealni plyn.

Jiz roku 1877 bylo dohodnuto, ze teplotni skdla bude zavedena jako linearni
zéavislost na tlaku vodiku pti konstantnim objemu, pficemz se pouzije bod tani ledu
(0°C) a bod varu vody (100°C) ke kalibraci. Plati tedy

P(t) = P(0)(1 + at) pfiv = konst., (3.18)

kde P(0) je tlak pfi teploté 0°C a hodnota konstanty « je pfi zvolené kalibraci
teplotni skély

a=27316"" o C7L. (3.19)
Je vyhodné zavést také skdlu absolutni teploty T (s jednotkou Kelvin) nésledovné
[Tk = [t]loc +273,16. (3.20)
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Idedlni plyn. 3.2

Po dosazeni do rovnic (BI6) a BI7) totiz dostdvame

v(T) = v(0)aT pii P = konst. (3.21)
P(T) = P(0)aT piiv = konst. (3.22)

Nyni tedy miizeme ptistoupit k nalezeni stavové rovnice pro idealni plyn, tedy
konkrétn{ funkéni zévislosti v rovnici (BIH). Predpokladejme, Ze stav plynu se zméni
z vychozich hodnot P;, v; a T na nové hodnoty P», v2 a Ts, a to ve dvou krocich:
(i) nejprve plyn zahfejeme na teplotu T5 pfi konstantnim tlaku; (ii) isotermicky
zménime jeho tlak na hodnotu P». Podle vztahu ([B2I)) se objem plynu zméni na
hodnotu

Ty

U(TQ) = 1}1?1 . (323)

Poté podle Boyleova—Marriotova zakona (B0
Pﬂ](Tg) = PQ’UQ 5 (324)
coz lze s vyuzitim vztahu B2Z3) jesté upravit na

Pv; P
p— p— -2
T T ¢, (3.25)

kde c je pro dany plyn konstanta.

Jestlize misto specifického objemu v budeme uvazovat objem V 1 gramatomu
(= 1 molu), ktery pro vSechny plyny obsahuje stejny pocet ¢astic, bude ve stavové
rovnici misto konstanty ¢ konstanta

R = (8,314472 + 0,000015) J mol 'K ~! | (3.26)

stejnd pro vSechny idedlni plyny, které se obvykle fika universdlni plynovd kon-
stanta. Stavova rovnice idedlniho plynu pak nabude obvykly tvar

_ R ryp (3.27)

P
Voo

Stavovou rovnici lze rovnéz odvodit ze statistické fyziky pro klasické Maxwellovo
rozdéleni rychlosti ¢astic

Ny
P="Vir, 3.28

kde Ny je pocet ¢astic v objemu V a

E = (1,3806505 + 0,0000024) - 1023 J K~* (3.29)
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3 Stavova rovnice

Boltzmannova konstanta. Pokud zvolime za objem V objem jednoho gramatomu,
bude Ny = Nj a podle (B4) miZeme stavovou rovnici zapsat ve tvaru

P= gNAkT. (3.30)

Mezi pouzitymi konstantami plati zfejmé vztah
R =EkNy. (3.31)
Neékdy se lze setkat i se zapisem stavové rovnice ve tvaru

p=LEp, (3.32)
mmyu

kde bylo Avogadrovo ¢islo eliminovano pomoci vztahu Na = pup/mpy. Néktefi au-
tofi dokonce misto pfesné molekulové hmotnosti vodiku berou pupy = 1 a zapisuji
stavovou rovnici ve tvaru

1
p=L_" g, (3.33)
Hmu

jako napt. Aller (1953, 1963).

3.3 Tlak zareni

Zajimame-li se o stavovou rovnici hvézdné latky, muzeme uvazovat jednotlivé tlak
iontu P, tlak volnych elektroni P, a tlak zareni P,. Podle Daltonova zdkona bude
totiz vysledny tlak aritmetickym sou¢tem jednotlivych piispévki, tedy

P=P+PF. +P,. (3.34)

Jak si ukdzeme v dalsim vykladu, 1ze s vysokou pfesnosti povazovat nitro hvézdy
za absolutné ¢erné téleso a pro tlak zareni tedy plati vztah

P=_-T*, (3.35)

a
3

kde a = 7,56577- 1071 Wm =3 K~ je konstanta hustoty zafeni.
Byvé zvykem oznacovat pomér tlaku plynu P, kde

Pg:-Pi"‘Pea (336)
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Elektronova degenerace 3.4
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Obrazek 3.1: Tlak P v nitru Slunce, rozdéleny na tlak elektrononového plynu Pe, iontového plynu
P, atlak zafeni Pr. Vynesena je také korekce tlaku | Peorr| zohlediiujici odchylky od stavové rovnice
idedlniho plynu. Vypocet programem EZ.

k celkovému tlaku P symbolem (3, takZe lze déle psat
BP =P, =P—-F;, (3.37)
a podle vyrazu pro tlak zafeni také

aT*
=1-—. 3.38
f=1-5 (3.38)
Vzhledem k tomu, co jsme si fekli dfive o stavové rovnici idedlniho plynu, vime,
ze v nedegenerovanych oblastech hvézdy mtzeme tlak plynu popsat pomoci stiedni
molekulové hmotnosti smési ionti a elektroni, a stavova rovnice hvézdné latky bude
mit tvar

P= g%T + §T4 . (3.39)

3.4 Elektronova degenerace

U méné hmotnych hvézd je v centralnich ¢astech tak vysoka koncentrace hmoty,
ze tam dochézi ke stavu degenerace. Za této situace se u fermiont uplatiiuje Pau-
liho vylucovact princip, ktery brani obsazeni daného kvantového stavu (energetické
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3 Stavova rovnice

Bosons Fermions

Obréazek 3.2: Oblacek bosont (lithia-7) a fermiont (lithia-6) p¥i nizkych teplotach fadu 1077 K,
kdy se jiz vyrazné projevuje Pauliho vylucovaci princip, ktery plati pro fermiony, ale nikoli pro
bosony. Plyn lithia-6 proto zaujima pri dané teploté vétsi objem, nebof v ném navic pusobi
degenerovany tlak. Pfevzato z Truscott a spol. (2001).

hladiny) vice ne# jednim fermionem (obr. B2). Pti hustotach nad asi 10° kgm =3,

nabyva tato degenerace dokonce relativisticky charakter. To nastava az v nitrech
bilych trpasliki.
Podle Heisenbergova principu neurcitosti (Shu 1982)

AzxzAp >

N

(3.40)

plati, Ze ¢im vice jsou &astice stlaGovany k sobé (maji malé Azx), tim rychleji se
museji pohybovat (maji velké Ap). P¥i koncentraci n je typické Az ~ n~3, a tedy
p~Ap~ —ns V nerelativistickém pfipadé plati pro hybnost p = mw, kde m je
hmotnost castlce a v rychlost. Z kinetické teorie plynt pfitom vime, ze tlak je roverfl

1

Ap)? R 1
P:§nvp: (Ap) = — 3

= —ns . 41
m 12 mn3 (3.41)

W =
3

Podle zavislosti P o 7—11 ihned vidime, Ze pfi stejné koncentraci ionta a elektront
n; ~ ne je tlak zpusobovany hmotnymi ionty mnohem mensi nez tlak elektroni!
Ukazuje se, ze alesponi v oblastech nerelativistické degenerace lze ionty povazovat
za nedegenerované, chovajici se jako castice idedlniho plynu. Iontova degenerace
nastupuje az pii hustotdch nad 102 kgm—3.

2V relativistickém p¥ipadé dosahuje rychlost ¢astic limitné v — ¢, tudiz pro tlak vychazi jina

umeéra: P = 7nvp ~ gncAp ~ ﬁcn3
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Elektronova degenerace 3.4

V oblastech elektronové degenerace tedy musime uvazovat ionty a elektrony
zvlast. Miizeme ovSem predpokladat, Ze elektronova degenerace se uplatiiuje pouze
v situacich, kdy je plyn jiz pln€ ionizovéan, takze vzhledem k diive fecenému mutizeme
pro molekulovou hmotnost iontd p; a volnych elektront pe, resp. pro prevracené
hodnoty, psat

‘ui_l = Z—E7 ‘ue_l = A_ZE (342)
E E

Pro stfedni molekulovou hmotnost plazmatu tedy zfejmé plati

poh = gt (3.43)

Pro pocty iontd a elektronti v objemové jednotce muzeme tak psat

N, N,
AN, = A

Ni =P y .
Hi He

(3.44)

Jak jiz bylo feCeno, ziustavaji ionty i za velmi extrémnich podminek prakticky ne-
degenerované, takze stavova rovnice iontového plynu ztstava ve tvaru

=L NukT. (3.45)
i

Pro degenerovany elektronovy plyn je ovSem treba pouzit kvantovou statistiku,
kterd pro nerelativistickou degeneraci vede na nésledujici vztahy pro pocet elek-
trontl v objemové jednotce a pro elektronovy tlak

47

Ne =15 (2mekT)%F% (1) (3.46)
a
2 3
P, = %NJT (3.47)

2

kde h je Planckova konstanta, m. hmotnost elektronu, ¥ oznacuje parametr dege-
nerace (¢im vyssi hodnota, tim vyssi stupen degenerace) a

4
/e“w—i—l (3.48)
0

jsou Fermiho—Diracovy funkce. S vyuzitim vztahu ([B44]) dostaneme

47

W@mekﬁuﬁ@ (®) (3.49)

p:
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3 Stavova rovnice

2,
_ W (3.50)

Fe= Fi() pe

To jsou vSak parametrické rovnice a pocitat parametr ¢ (p, T') pfimo z rovnice ([49)
by nebylo snadné. Nastésti existuje ne€kolik velmi dobrych aproximaci. Zde se pfi-
drzime aproximacniho vzorce z prace Larson a Demarque (1964), ktery pro ¢ < 30
dava chybu mensi nez 0,02 %:

) (1+0,1938F) ()
37 W) = F )5 9308m (0)

2

(3.51)

Pro tlak plynu P, mizeme pak psat s pouzitim vztahu EZ3)

3Fs(¥)
P 375 P
P = gP=P+P=Lywr4+32 2 Pypp_
& 6 Hi F%(d]) e

3Fs(¢)
I R i 1S
I i e Fi(1)

11w (3@ ]
“(zm)m(w 1)]—

2Fs ()
1Y 343 _
1+I<Qw>1>

- Pyr
1

= Pyr
1

(3.52)

Oznadime-li

2Fs(v)
o H 3% 3 _
Np, T) =1+ o < 7, (0) 1) : (3.53)

miZzeme zapsat stavovou rovnici platnou pro oblasti iplné ionizace véetné oblasti
nerelativistické degenerace ve tvaru

P= ﬁﬁ%T/\(p, T) + §T4. (3.54)

tak, Ze (i) z hustoty (EZ9) vypocitdme F(¢) a (i) z aproximace (BX1]) obdrzime
Fy ().
2
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Castecnad ionizace v povrchovych vrstvach 3.5

Uplna degenerace. Poznamenejme zavérem, Ze pro limitni stav iplné elektronové
degenerace plyne z Fermiho—Diracova rozdéleni stavova rovnice ve tvaru

%
P. =K, <ﬁ> , (3.55)
He

kde

memy

1 (3\% »?
K1—2—0(;) E— (3.56)

me je hmotnost elektronu, m,, hmotnost protonu a h = 6,626-10734J s je Planckova
konstantaf Elektronova degenerace nastava ve chvili, kdy elektronovy tlak pocitany
podle vztahu RH) pfevysi tlak plynu pocitany z rovnice idedlniho plynu ([B21).

Pro zvlasté vysoké hustoty se uplatni relativistické Fermiho—Diracovo rozdéleni
a limitné plati stavova rovnice ve tvaru

P, =K, <ﬁ>%, (3.57)

kde

Ko = (if he (3.58)

3.5 Castecna ionizace v povrchovych vrstvach

Zcela ionizovand latka tvofi obvykle zhruba 95 % celkové hmotnosti hvézdy. Vrstvy

vvvvv

situace.
S pomoci vztahtl (BZ3) a EZ4) mizeme pro molekulovou hmotnost psét

Hifbe Hi Hi Hi
= = - = = 5 3.59
P e I+ 14 % 1+40Q (8:59)

kde veli¢ina @ = No/N; je pramérny pocet elektront ptipadajicich na jeden atom
smési, ktery ovSem musime vypocitat. Oznacme z relativni pocet atomi typu j

3Vsimnéme si, 7e pii zde zavedené bezrozmérné molekulové hmotnosti rozmérovéa analyza
5 5
vztaht (E50) a [@28) souhlasi: (J2s%kg kg™ 3)(kgm=3)3 =kgm~1s~2 (J = kgm?s—2).
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3 Stavova rovnice

v r-tém stupni ionizace, v; relativni pocet atomt typu j, M; pocet elektronti atomu
typu j a N pocet druhi atomu ve smési. Pro hledanou veli¢inu @ 1ze pak psat

N M;
Q= Z v; Z T} (3.60)
j=1 r=0

Velic¢iny z7; a @) jsou kromé rovnice (E80) navzajem spojeny jesté vztahy ply-
noucimi pifmo ze Sahovy rovnice (€M), obr. EH) ve tvard

r+1
x.

L _P.=K], (3.61)

Tj

kde
2(2rme) 3 (kT)3 Z;THT) _x;

KT = J .62
; 3 Z(T) e T (3.62)

me oznacuje hmotnost elektronu, xj energii potfebnou ke zvyseni ionizace z r-tého
na (r +1)-ni stupeni a Z7(7T") parti¢ni funkei r-kréat ionizovaného atomu typu j. Pro
pomér tlaku plynu F; k elektronovému tlaku P, zfejmé plati

P, Ni+ N, 1 1
Bo _NitNe 1., 14Q (3.63)
P Ne Q Q
takze vztahy mezi ndmi uvazovanymi veli¢inami lze zapsat ve tvaru
r+1
X, Q
l_p,—— =K' 3.64
" g 1+ Q Jo ( )

j
To predstavuje Zj\]:l (M;—1) rovnic. Pocet nezndmych 27 je zde ale vétsi, Z;\;l M;.

Z definice veli¢in z7; ovsem plyne, Ze jsou svazdny také podminkou

M,
Z af =1, (3.65)
r=0

coz predstavuje dodateénych N rovnic, které celou soustavu uzaviraji.

Iteracni feseni. Pii konkrétni aplikaci je tfeba se rozhodnout pro to, jaky soubor
atoml bude detailné uvazovén, a soustava rovnic [B6d) a ([BHH) se fesi iteracné:
(i) zvolime né&jakou pocéatecni hodnotu @ (s uvdzenim, ze dominantni jsou vodik
a helium, nap¥. Q = 2); (ii) spo¢teme molekulovou hmotnost p z rovnice (E2J);
(iii) ze stavové rovnice

P, = ng (3.66)

spoc¢teme tlak plynu Pg; (iv) feSenim rovnic (B64) a (B6H) ziskdme hodnoty vSech
uvazovanych veli¢in z7; (v) pomoci nich a rovnice (LH0) dostaneme zpfesnénou
hodnotu @ (tj. po¢tu elektront pfipadajicich na jeden atom smési). Cely postup

opakujeme az do dosazeni pozadované presnosti.

4Mocnina (I~<:T)5/2 je zde proto, Ze na levé strané mame tlak P, nikoli ne.
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Castecnad ionizace v povrchovych vrstvach 3.5

Stellar models

M/M,——
=

0.5

TN IR BT

lllllllllllll(

logl;, R, km ——Jp»

Obrazek 3.3: Zavislost hmotnosti M na poloméru R pro stabilni kulové hvézdy tvorfené hustou
latkou. K¥ivka je parametrizovand hodnotou tlaku logw[p/c2]g/cms. Prvni vrchol odpovida bi-
lym trpasliktim, které stabilizuje zejména gradient tlaku degenerovaného elektronového plynu,
druhy charakterizuje neutronové hvézdy, tedy latku, u které je rozhodujici tlak degenerovaného
neutronového plynu. Pfevzato z Misner a spol. (1973).

Slozitéjsi stavové rovnice. Zavérem dodejme, Ze pfi modernich vypoctech se pou-
zivaji jesté slozitéjsi stavové rovnice, nez jaké jsme si zde popsali. Naptiklad Rogers,
Swenson a Iglesias (1996) spocitali tlak a dalsi stavové veliciny a jejich derivace
jako funkce hustoty, tlaku a chemického slozeni pro celou sif moznych kombinaci
se zahrnutim netplné ionizace a dalsich fyzikalnich jevl souvisejicich s odchylkami
od stavové rovnice idealniho plynu a davaji k dispozici i program pro interpolaci
v jejich tabulkach. Smyslem je dosahnout pfi vypoctech hvézdnych modelt vysoké
presnosti, napf. s ohledem na modely Slunce, bez nutnosti vlastni vypocty hvézd-
nych modeltl netimérné prodlouzit. Podobny postup se pouziva i pro koeficienty
opacity hvézdné latky, jak o tom bude fe¢ pozdéji.

Kompaktni objekty. Pro presné urceni hmotnosti neutronovych hvézd a ¢ernych
dér se zase uvazuji komplikovanéjsi stavové rovnice husté hvézdné latky (obr. B3).
Dobry piehled o této problematice poskytuje napt. élanek Kapera a kol. (2006), ve
kterém je probrano i srovnani teorie s pozorovanimi kompaktnich objektii.

Navic je tfeba pouzit misto rovnice hydrostatické rovnovahy ((CI2) jeji relativistickou
verzi (nazyvanou téz Tolmannova—Oppenheimerova—Volkoffova rovnice, TOV)

aw _ &
dR = R

3P} {1 - 2GMR]_1 . (3.67)

P
{f’ i —} [MR AT R
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4 Zakladni rovnice stavby hvézd

4.1 Rovnice zachovani hmoty

Budiz Mpr hmota obsaZena v kouli o poloméru R a p(R) hustota hvézdné latky
ve vzdalenosti R od stfedu hvézdy. Hmotnost dMp infinitezimalni kulové vrstvy
o vnit¥nim poloméru R a vnéjsim poloméru R + dR (obr. ETI) je

dMp = %w [(R+dR)* - R*| p = 4nR?*pdR, (41)

kde jsme pochopitelné zanedbali vyssi mocniny diferencidlu dR. Odtud p¥imo plyne
diferencialni rovnice zachovdni hmoty

dR 1

B . S 4.2
dMp ~ 4nR%p (42)

dR

dMp

Obrazek 4.1: Kulova vrstva o hmotnosti dMpg a tloustce dR v nitru hvézdy.
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4 Zakladni rovnice stavby hvézd

4.2 Pohybova rovnice a jeji limitni pripad:
rovnice hydrostatické rovnovahy

Na kulovou vrstvu v nitru hvézdy pusobi predevsim sila gravitacni a elektromagne-
tickd, kterou modelujeme jako dvojici tlakovych sil (obr.EE2). Pohyb infinitezimalné
tenké kulové vrstvy o hmotnosti dMp a tloustce dR a je pak popsédn pohybovou
rovnici (dle 2. Newtonova zadkona ma = F)

2

dMRﬂ _ _GMrdMr +47R*P — 47R*(P 4 dP), (4.3)

dt? R?
kde sily na pravé strané jsou: (i) gravitace vnitini koule o hmotnosti Mp a po-
loméru R — mé zdporné znaménko, nebot polomér méfime od centra k povrchu,
kdezto sila sméfuje do centra, ¢ili opa¢né (gravitace tlusté vnéjsi kulové vrstvy je
podle Newtonova teorému nulova); (ii) tlakova sila na vnitfni plochu vrstvicky, smé-
Fujici ven; (iii) tlakova sila na vné&jsi plochu, sméfujici opét dovnitt. Po jednoduché
upravé dostavame pohybovou rovnici v obvyklém tvaru

d°R GMp , dP
ds
T
V(P+dP)ds

dR

Obréazek 4.2: Infinetezimélni vélecek v nitru hvézdy, na ktery piusobi gravitac¢ni sila a dvojice
tlakovych sil.

Pro dynamicky stabilni hvézdy 1ze zanedbat ¢len na levé strané, popisujici zrych-
leni, a uvazovat pouze rovnici hydrostatické rovnovdhy, t.j. situaci, kdy zmeéna tlaku
od mista k mistu prévé vyrovnava gravitacni silu

dp _ GMr (4.5)
dMp 4r R4

Pozor! Je tfeba vzdy mit na paméti, Ze je to gradient tlaku, nikoliv
tlak sam, co pusobi proti gravita¢ni pfitazlivosti. Chybnd tvrzeni na toto
téma se obcas objevuji i u renomovanych autort.

Existuji samoziejmé i pfipady, kdy setrvacny ¢len % zanedbat nelze, napiiklad
pri rychlych pulzacich Cefeid, s periodou jen nékolik dni. Na druhou stranu si ma-
zeme pfedstavit situaci v fidkém mezihvézdném oblaku, kdy dP = 0, a protohvézda
podle pohybové rovnice [l nutné musi kolabovat.
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Obréazek 4.3: Vazebna energie Ey na jeden nukleon, pro jadra s riznymi atomovymi ¢isly A.

4.3 Rovnice tepelné rovnovahy

Proberme nyni, jak a jakym zptisobem hvézda ziskava a premeénuje svou tepelnou
energii. Zminili jsme v Gvodu, Ze koncem tficatych let 20. stoleti se podaftilo dokéa-
zat, ze hlavnim dlouhodobjm zdrojem zafivé energie hvézd jsou syntetické jaderné
reakce, tedy spojovani dvou ¢i vice jader lehkych prvki na tézsi, pti kterém se uvol-
fiuje velké mnozZstvi energie ve formé zafeni, kinetické energie produktt a neutrin.

Energeticky zdaleka nejvydatnéjsi slu¢ovaci jadernou reakci je pfeména vodiku
na helium. To je zpisobenou velkou vazebnou energii, kterou se vyznacuje helium
a také dalsi magickd jadra jako uhlik §2C nebo kyslik {¢O (obr. E3).

Znémy jsou dva zptisoby této pfemény: (i) proton—protonovy fetézec a (ii) CNO
cyklus, kazdy v nékolika variantéch.

4.3.1 Proton—protonovy fetézec

Reakce prvni varianty proton—protonového fetézce (p-p I) lze zapsat nésledovndl

uvolnéna energie £ typ interakce

p+rp — D+et+v 1,18 MeV  slabé (4.6)
et +e — 2y anihilace (4.7
p+p — D+et+v 1,18 MeV (4.8)
et +e” — 2y (4.9)
D+p — 3He+n 549 MeV  silnd (4.10)

IMuzeme se také setkat se zapisem p(p, et v)D, kde ¢arka znamen4 Sipku, pred levou zavorkou
je ter¢, za ni nalétavajici projektil a vpravo prislusné produkty odletujici z mista interakce nebo
zustéavajici v terci.
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4 Zakladni rovnice stavby hvézd

D+p — 3SHe+y 5,49 MeV (4.11)
SHe+3He — a+p+p 12,86 MeV  silnd « pouze Ey! (4.12)
ST E = 26,20 MeV

kde p = {H oznacuje proton, D = ?H deuteron, o = 3He jadro hélia, v foton,
e positron, v elektronové neutrino. Kdybychom reakce jaksi secetli, obdrzime ,,4p-+
2¢” — a+ 67+ 2v“, pfifemz je zachovan néboj (2 = 2) i baryonové ¢islo (4 = 4).
Pozor! Kromé 4 protonu se spotifebovavaji i 2 elektrony, jinak by v nitru
Slunce neplatil zakon zachovani naboje.

Celkova energeticka bilance je +26,74 MeV, ale z toho pouze 26,20 MeV je ener-
gie vyuZitelnd pro ohfev Slunce, nebot je ve formé kvant zafeni gama nebo kinetické
energie produkti. (Viz posledni vydatnou reakci [EI2)), kde se uvolituje pouze Eyx
a z4dnd ~.) Energii 0,54 MeV odnéseji neutrina, kterd s okolnim plazmatem in-
teraguji jen slabé (0, ~ 107*8m?) a prakticky vsechna odleti z jadra rovnou do
mezihvézdného prostoru

Vsimnéme si, ze se zde uplatiiuji slabé i silné interakce. Zvlasté slabé inter-
akce probihaji velmi pomalu (trvaji 10~%s), maji malé ¢inné priifezy a jsou tedy
malo pravdépodobné. (Dany proton v jadru Slunce interaguje s jinym protonem
podle ([EH) typicky jednou za 10°yr — nastésti je tam protont mnoho.) Kladné
nabitd jadra musi pirekonat coulombovskou bariéru, tj. odpudivou elektromagne-
tickou silu, nebof silné sila ptisobi pouze na kratké vzdalenosti. Na obrazku EZ
to vidime jako vrchol potencialni energie, fadové 1 MeV, ktery nalétavajici castice
musi pfekonat. To vSak neni snadné, nebot pfi teploté T' ~ 1510% K maji protony ki-
netickou energii typicky fadu Ex ~ kT ~ 1keV, tedy o tfi fady mensi. Zasadni roli
zde sehravéa kvantovémechanicky tunelovy jev, ¢ili skutecnost, ze vinova funkce pro
¢astice s nizkou energii ma nenulovou amplitudu (a tedy i pravdépodobnost vyskytu
Gastice) 1 za zmifiovanou bariérou. Protoze podle Maxwellova rozdéleni rychlosti je
Castic s vysokou kinetickou energii malo, ale na druhou stranu praveé tyto castice
maji vétsi pravdépodobnost prekonani bariéry, vykazuje zavislost ti¢innosti reakci
na energii ¢astic charakteristicky Gamowiv vrchol (obr. EEH).

Druhé varianta p-p II nastava ve 31 % pripadi. Jeji poéateéni reakce jsou stejné
jakoup-pl

E E,
p+p — D+et+v 1,18 MeV 0,27MeV  (4.13)
et +e — 2y (4.14)
D+p — 3He+vy 5,49 MeV (4.15)
sHe+a — IBe+vy 1,59 MeV (4.16)
Be+e — ILity4v 0,05 MeV 0,82MeV  (4.17)
Li+p — 20« 17,35 MeV (4.18)

ST E = 25,66 MeV 1,09 MeV

2Vyjimeéna je situace pii vybuchu supernovy, kdy je latka v nitru kolabujici hvézdy velmi husta
a neutrin je produkovano obrovské mnozstvi, takze jejich interakce s latkou zapocitat musime.
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4.3

potential ¢ / MeV
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Coulomb potential o< 1/r ---------
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proton-proton distance r/ 107" m

Obrazek 4.4: Potencial coulombicky, silné sily a jejich soucet pro dva protony. V klasické mechanice
je pohyb castice dovolen pouze v oblastech, kde je energie castice vétsi nez potencial, ¢ili proton
s energii 1keV nalétavajici zprava se od kfivky potenciadlu ,odrazi“ a odleti zpét do nekonecna.
V kvantové mechanice se vSak uplatnuje tunelovy jev.
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Obrazek 4.5: Gamowuv vrchol iéinnosti termonuklearnich reakci, vznikajici kombinaci vlivu Ma-
xwellova rozdéleni rychlosti a pravdépodobnosti pfekonani coulombovské bariéry tunelovym je-
vem. Podle Carrol a Ostlie (2007).
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4 Zakladni rovnice stavby hvézd

T¥eti varianta p-p III je vzacnéjsi, nebot nastava s pravdépodobnosti jen 0,3 %.
Je nicméné velmi dulezitd, protoze se pfi ni produkuje vysokoenergetické neu-
trino @24, coz se vyuzivd pfi méfeni toku neutrin ze Slunce (hvézdicka u be-
rylia §Be* oznacuje energeticky vyssi, excitovany stav, vedouci k rychlému rozpadu
jédra)

E E,
p+p — D+et+v 1,18 MeV 0,27MeV  (4.19)
et +e” — 2y (4.20)
D+p — 3He+y 5,49 MeV (4.21)
sHe+a — I1Betny 1,59 MeV (4.22)
iBe+p — iB+ny 0,14 MeV (4.23)
5B — 8Be"+et +uv 8,37TMeV  6,71MeV (!) (4.24)
et +e- — 2y (4.25)
8Be* — 20 3,00 MeV (4.26)

ST E =19,77 MeV 6,98 MeV

Piedpovézena je i ¢tvrtéd varianta proton—protonového fetézce (p-p IV), ale ta je
tak nepravdépodobna (3-1077), Ze se s ni v rovnicich hvézdné stavby ani nepocita.

Konkrétni prubéh reakci nas vSak vlastné nezajiméa, ndm jde predevsim o mérny
vgkon epp [ergs™! g71], tj. mnoZstvi energie, které se uvolni vSemi variantami p-
p Fetézce v 1g hvézdné latky za 1s. Lze jej spocitat podle nasledujicich vztah;
vypadaji sice sloZité, ale jde prosté o zadané nelinearni funkce e(p, T, X, Y, Z), které
jsou vysledkem experimentalni jaderné fyziky

€pp = €ppl T €pp2 T €pp3, (4.27)
eppr = (L—=7)e, (4.28)
1,96 v
= 4.2
6pp2 1+W€7 ( 9)
1,47~W
fep3 = T © (4.30)
1
e = 2061000 1g11pT, F X2 338045 7 (4.31)
9\ 2
7 o= o (1+—) -1}, (4.32)
«
Y \? -3
a = 548-10" <H) e 1007 ° (4.33)
1 X 1
W o= 12210 —10267 * _ 2 7 4.34
; frag7.1 € Trx o (4.34)
_3
fii = 14025p2T, 2, (4.35)

72



Rovnice tepelné rovnovahy 43
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Obrazek 4.6: Energetickd vydatnost jednotlivych variant p-p Fetézce jaderné premény a jejich
souctu v zavislosti na teploté a pro dvé rizné hustoty, odpovidajici nitru Slunce a nitru hvézdy
o hmotnosti 15 M na zacatku nukledrniho vyvoje.

fra =1 +p%T5% ) (4.36)
1 2

911 = 14001278 +0,0078 7§ + 0,00065 T, (4.37)
1

gr1 = 1+0,0047¢, (4.38)

kde teplota Tg = 107[T]x a hustota p se uddvd v g/cm®. Na obrazku EH je
znazornéno, jak se energeticky uplatiuji jednotlivé varianty p-p fetézce v zavislosti
na teploté a hustoté.

4.3.2 CNO cyklus

Jiny zptsob jaderné premény vodiku na helium, ktery se vyznamné uplatiuje pro
vyssi teploty nez p-p cykly, je CNO cyklus. Do néj v roli jakéhosi katalyzatoru
vstupuji nuklidy dusiku nebo uhliku. Proto by tato reakce ve hvézdé slozené pouze
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4 Zakladni rovnice stavby hvézd

z vodiku a helia nemohla nastavat. Schematicky lze reakce CNO cyklu popsat takto:

PC+1H — N4y (4.39)
BN — BC+em+v (4.40)

et +e” — v (4.41)
BC+1H — YN+4 (4.42)
UN+IH — 20+4 (4.43)
50 — BN+4et+v (4.44)

et +e” — 1. (4.45)

Poté muze reakce pokracovat dvojim zpisobem. Bud vznikne p¥imo heliové jadro
a uhlik, ktery vstoupil do reakce, se opét vyloudci, tedy

UN+IH — '2C+3He, (4.46)

nebo probéhne nékolik dalsich reakci a dojde k vylouceni nuklidu dusiku:

DN+IH — %0+4 (4.47)
Yo+H — YF+qy (4.48)

YF — YO+4et+v (4.49)
et +e” — 4 (4.50)
TO+1H — N4 3He. (4.51)

Meérny vykon (energii z 1 g latky za 1 s) této série reakei lze spoéitat ze vztahii

_1
€ECNO = 7794'1027f1471g1471PXXNTE:%67152’313T“ 0, (4.52)
fiar = 14175 P%Tf:% ) (4.53)
1 2
giar = 140002775 —0,0037TF — 0,00007 T (4.54)

Pribéh této syntézy zavisi kriticky na reakci [@Z3), kterd je ,nejpomalejsi“, t.j. na-
stavd velmi nesnadno. Proto je ve vztahu ([RZ) veli¢ina Xy oznacujici relativni
obsah dusiku. Obvykle sta¢i pfijmout empiricky zavér z modeld niter pocitanych
s detailnim chemickym sloZenim a brat jednoduse Xy = Z/3. Horni panel ob-
razku BT ukazuje zavislost produkce energie CNO cyklem v zavislosti na teploté
a porovnani s p-p cyklem pro hvézdu o hmotnosti 15 M.

4.3.3 Preména hélia na uhlik a dalSi reakce

Pfi teploté vys$i nez 103 K dochazi v oblastech s vyssim obsahem helia k dalsi
vyznamné slucovaci reakci, nazyvané 3« nebo Salpeterova reakce. P¥ini se postupné
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Obrazek 4.7: Horni panel Energetickd vydatnost CNO cyklu jaderné premény v zavislosti na
teploté (udané v milionech K) a pro hustotu v nitru hvézdy o hmotnosti 15 Mg na zadatku
nuklearniho vyvoje. Kviili prehlednosti je energeticka vydatnost znédzornéna v logaritmické skale.
Dolni panel: Energetickd vydatnost 3a reakce jaderné premeény hélia na uhlik v zavislosti na
teploté a pro hustotu v nitru hvézdy o hmotnosti 10 M ve stadiu spalovani helia v jadru. I zde
byla pouzita logaritmicka §kéala pro znazornéni zavislosti energetické vydatnosti na teploté (udané

v milionech K).
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4 Zakladni rovnice stavby hvézd

tfi heliova jadra premeéni na jadro uhliku

sHe+5He — §Be (4.55)
SBe+3He =~ 12C7 (4.56)
2o o LR204q (4.57)

1

Piislusn4 produkce energie [ergs™! g~!] piemény helia na uhlik je ddna vztahy

3,46-10'7 p2Y 3T 3 fape 439275 (4.58)
14240375 2. (4.59)

€3a

f3a

Dolni panel obrizku BT ukazuje zavislost produkce energie 3o reakci v zavislosti
na teploté pro hvézdu o hmotnosti 10 My ve stadiu spalovani helia.
Dalsi heliova jadra se poté fetézovité slucuji na tézsi prvky, napriklad

BC+3He — 50+, (4.60)
Y0 +3He — 20Ne+7, (4.61)
XNe +4He — Mg+ 1. (4.62)

Pfi jesté vyssich teplotach nad 6-10% K dochazi k fadé dalsich, ale energeticky stale
méné vyznamnych reakci (napf. pfeméné uhliku na hoi¢ik) az dojde ke vzniku
stabilnich nuklidd skupiny zeleza.

4.3.4 Tepelna rovnovaha a zmény entropie

Kromeé jadernych reakci a ¢asovych zmén ionizace v podpovrchovych vrstvach nema
hvézda zadné dalsi aktivni zdroje energie a lze ji povazovat za isolovany termody-
namicky systém. Oznac¢ime-li L vykon prochazejici povrchem koule o poloméru R
od centra smérem k povrchu a budou-li dL i a d Mg oznacovat zménu tohoto vykonu
a prirtistek hmoty mezi koulemi o polomérech R a R + dR, pak ve staciondrnim
pripadé (kdyZ se ionizace nijak neméni v ¢ase) miZeme psat jednoduse

dLg

Tas_ — Enuk 4.
dMr €nuk ( 63)

kde €nuk(p, T) mérny vykon jadernych reakci v daném misté.
V obecnéjSim nestaciondrnim pripadé musime uvazit i ¢asové zmeény tepelné
energie () v 1 g hvézdné latky, tedy

e dLg
dQ = TdS = (enuk 1 MR> dt, (4.64)
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kde dS je zména entropie. Po tpravé
—— =€puk — T — . (4.65)

To je rovnice tepelné rovnovahy v zakladnim tvaru. Pfi skuteéném vypoctu je ovSsem
tfeba specifikovat ¢asové zmeény entropie konkrétné. Zahrnuji totiz zmény poten-
ciadlni i vnitini energie, véetné zmeén ionizace v podpovrchovych vrstvach. Tento
postup si zde alespoii naznac¢ime. Podle 1. véty termodynamické lze psat (s uvéze-
nim Ze objem 1g latky V = %)

P
TdS =dU +PdV = dU - —dp. (4.66)

Veli¢ina U oznacuje vnitini energii, kterd je obecné funkci stavovych veli¢in p, T
a stfedni molekulové hmotnosti u, takze jeji zménu lze rozkladat do tvaru
dU = g—ng + %—[de + g—Zdu. (4.67)
Je ovSem dillezité si uvédomit, ze diferencidl du v rovnici (EG1) predstavuje takto
samostatné pouze zmény zplsobené zménami chemického slozeni (bud v disledku
nuklearni premény elementd nebo vlivem konvekce zasahujici hluboko do oblasti
s gradientem chemického slozeni, ktery vznikl v dtisledku nuklearnich zmén béhem
predchoziho vyvoje hvézdy). Nejde naopak o zmény vyvolané ionizaci ve vrstvach
blize k povrchu hvézdy. Ty jsou totiz — jak jsme vidéli — funkci teploty a nejsou
proto nezavislé.
Je tieba si jesté uvést konkrétni vyrazy pro vnitini energii U 1g hvézdné latky.
Statisticka fyzika a teorie zafeni davaji pro jednotlivé slozky tyto vyrazy:

U, = ;nikT, (4.68)
3 irs
Ue = SnekT2=. (4.69)
2
4
U, = %, (4.70)

kde n; a ne predstavuji pocet iontti a pocet elektrontt v 1 g hvézdné latky. Ty lze
vyjadiit pomoci Avogadrova ¢isla a stfedni molekulové hmotnosti a pro celkovou
vnitini energii plazmatu pak psat

2
3 1 5F: 1
U+Us = =NpkT| ——2+4+—| = 4.71
* 2 A <Me F% +Mi> ( )
2
3 _ gFé
— 2p7T - 1 —1 -1 2 _ 1 4.72
SR |1 ke + pe Py ; (4.72)
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4 Zakladni rovnice stavby hvézd

takze pti pouziti vztaht ([B3H) a (5d) dostdvame

3R 3 P
Ui + Ue = EETA = 56;’ (473)
P
3 P P 3 P
U=Ui+U+U, = p—+31-8)—==-(2-0)—. 4.75
SIS =SB (4T)

V podpovrchovych vrstvach je tfeba navic uvazovat i prispévek ionizac¢ni energie.
Oznacime-li xj ioniza¢ni potencial j-tého prvku pro r-ty stupen ionizace, pak lze
pii stejné notaci jako jsme pouzili u stavové rovnice v podpovrchovych vrstvach
pséat

N

M; r—1
Uion = % Sy iy X (4.76)
voj=1 r=0 5=0

J

4.4 Rovnice prenosu energie

Zména teploty od mista k mistu je ve hvézdném nitru uréovana zptisobem pienosu
energie ve hvézdé. V principu existuji tfi zptsoby prenosu energie:

1. vedenim tepla (¢asticovou difusi);
2. zéfenim (zafivou difusi);
3. konvekei.

Prvni dva zptisoby jsou mikroskopické, posledni je makroskopicky. Tepelné vodivost
hvézdného materialu je ve vétsiné pripadu zanedbatelna, roli hraje pouze v pod-
minkich extrémnich hustot (v bilich trpaslicich, neutronovych hvézdach), kde se
uplatniuje elektronova degenerace. Formalné lze ovSem zafeni a vedeni popisovat
velmi podobné.

4.4.1 Rovnice zarivého prenosu energie

Pri¢in difuse je mnoho, od absorpce na negativnich iontech VOdiklE, absorpce
(a emise) na jinych atomech, aZ po rozptyl na volnych elektronech. Mira neprthled-
nosti hvézdného materidlu, opacita x,(p, T, X, Y, Z) latky, je velmi slozitou funkei

3Negativni iont vodiku, zvany téz hydrid vodiku H—, je malo stabilni éastice sestavajici z 1 pro-
tonu a dvou elektronti.
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log [Klem2rg

log A, A = [plycm?/([ T8 10)°
log [Tlk

Obrazek 4.8: Hodnoty opacitniho koeficientu x v zavislosti na teploté T' a parametru R, pro latku
s X =0,70, Y = 0,28, Z = 0,02. Podle Rogers a Iglesias (1996).

hustoty p, teploty 7', chemického sloZeni a také vlnové délky, resp. frekvence v.
Numericky koeficient opacity udava relativni Gbytek zafivé energie na jednotkové
vzdalenosti pii jednotkové hustoté dané latky.

Vypocet opacitniho koeficientu pfedstavuje samostatny a narocny tkol. Pro
nitra hvézd, kde se zvaZzuje jen celkova energeticka bilance, se pouzivaji koeficienty
opacity x(p, T, X,Y, Z), stfedované pies vSechny vlnové délky. Tyto koeficienty by-
vaji v samostatnych studiich obvykle tabelovany a pfi vypoctech modelt hvézdnych
niter se v takovych tabulkdch numericky interpoluje. Obvyklou jednotkou opacity
je [k] = cm?g~L. Po fadu let byly pouzivany tabulky Coxovy (Cox a spol. 1965),
ale od poloviny devadesatych let jsou k dispozici tabulky nové, které m.j. umoz-
nily nalézt pfi¢inu pulsa¢ni nestability hvézd typu S Cep (Rogers a Iglesias 1992,
obr. LY ET).

Rovnici zafivého pienosu energie odvodime v néasledujicich krocich:
1. napiSeme rovnici pfenosu zareni pro intenzitu I;

2. zavedeme integralni veli¢iny hustotu u, tok H a tlak P;;

3. zintegrujeme rovnici prenosu pfes prostorovy thel w;

4. vynéasobime ji cos? a zintegrujeme znovu;

5. rozvineme skoro izotropni intenzitu v fadu;

6. elegantné se zbavime emise j pomoci Kirchhoffova zédkona.
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Alog [K]gm2g for Z=0.001 and Z = 0.02
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«
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log [T]k

Obrézek 4.9: Rozdily opacitnich koeficienti A log k pro rtizné hodnoty metalicity Z = 0,02 a 0,001.
Je patrné, ze v rozmezi teplot 10° az 107 K se opacity lisi skoro o ¥ad. Podle Rogers a Iglesias
(1996).

Pfipomenime definici intenzity (integrované pres cely rozsah vlnovych délek)
dE = I(z,y, 2,9, p,t)dtds cos ¥dw , (4.77)

jakoZto energie prochazejici za jednotku ¢asu d¢ jednotkovou plochou ds (pod tthlem
) do jednotkového prostorového tthlu dw. V nasem piipadé bude intenzita pouze
funkei I(R, ), kde R je vzdélenost od centra hvézdy a smér ¥ méfime od spojnice
s centrem (obr. ELI0). Jinak pfedpoklddédme osovou symetrii, tudiz zde nevystupuje
thel ¢.

I(R,9)

Obrazek 4.10: Definice intenzity I(R,¥) v nitru sféricky symetrické hvézdy.
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Rovnice prenosu zéreni ve sférické symetrii. Uvazujme o energetické bilanci infi-
nitesimalniho komolého valecku, ktery je ,,vméstnan“ mezi dvé kulové slupky o po-
lomérech R a R+ dR a ktery s radiusvektorem svira thel ¥, ma vysku dz a plochu

podstavy ds (obr. ELTTI).

Obréazek 4.11: Infinitezimalni valecek v nitru hvézdy, s vyznacenymi veli¢inami dx, ds, dR, 9, d9.

Podle zékona zachovani energie musi platit
zareni z valecku vystupujici vstupujici

T(R+dR,9 + dY)dtdscosddes = I(R,0)dtdscosddec +

emise

+ jpdx dtdscosddw —

absorpce

— kpI(R,¥)dzr dtdscosdder, (4.78)

kde j oznacuje koeficient emise a x koeficient opacity. Pouzijeme-li rozvoj intenzity

o1 o1
1 =1 — — 4.
(R+dR,9 + d9) (R,ﬁ)+aRdR+aﬁdz9 (4.79)
a geometrické vztahy

dR = dz cosd, dd = —@ : (4.80)

lze rovnici pfenosu zafeni zapsat ve tvaru

o1 1 ol
- — —sin9=— I —jp=0. 4.81
8Rcosﬁ Rs1n19619+/£p jp=0 (4.81)

Integralni veliciny. V této chvili je uzitecné pripomenout nékteré integralni ve-
liciny, které jsme definovali v kap. EZJl — hustotu zafivé energie v ([ZZ4), tok zé-

feni H [Z310) a tlak zafeni P,q [ZHI)
4
u = —/ Idw, (4.82)
0
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4 Zakladni rovnice stavby hvézd

4T
H = / Icosddw, (4.83)
0
1 4
P = 2/ I cos? ¥dw . (4.84)
0

Uvédomme si také, ze integralem pres prostorovy tthel w rozumime dvojitou inte-
graci pres uhlové souradnice ¢, 9

4T 27 ™
/ dw = / / d¥desind (4.85)
w=0 =0 JY9=0

a takto budeme integral prakticky pocitat.

1. integral rovnice pfenosu. Nyni se mtizeme vratit k rovnici pfenosu [XT) a in-
tegrovat ji pres cely prostorovy thel

H ,,problém* uc 47

0 1 oI
/wﬁlcosﬁdw —R/w%smﬁdw +f€p/wldw —]p/wdw:O. (4.86)

Vidime, ze snadno zavedeme nékteré integralni veliciny, ale problematicky je druhy
integral, protoZe nezndme konkrétni tvar I(«}) a pak je tézko derivovat a integrovat.
Pomuzeme si vsak integrovanim per parte

f/ .2
g = sin® Y
oI ol —"~—
%smﬂdw = [p : 99 sin ¥ sin ¥ dddp =

/ [1 sin® 19]3 dy — / /I2sin1900s ddddp = —2H (4.87)
P N—— e I
=0

2H

a 1. integral pak miizeme upravit do kone¢ného tvaru

dH 2H
i + 53 + kpcu —4mjp=0. (4.88)

2. integral rovnice pfenosu. Analogicky mizeme integrovat rovnici pfenosu (XTI
néasobenou faktorem cos ¢

ch ,problém¢ H =0
—_—

1
% I cos? ¥dw ——/ gﬁ sin ¥ cos Ydw +mp/]cosz9dw ]p/cos Ydw = 0.(4.89)

i flg=1f9l— [ fg'
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Nejprve ovéfime nulovost posledniho ¢lenu

=0
%sin219 —_————
— 1 T
/ cos¥dw = / / cos ¥ sin ¥ didp = / [—— cos 219] dp=0. (4.90)
w pJd ¢ 4 0

Druhy ¢len opét integrujeme metodou per partes
f/

g = sin® 9 cos 9

ol ol m——"—
/w 99 sindcosddw = L /19 g sin ¥ cos ¥ sind dddy =

=0

Il
T~

’ [Isinzﬁcosﬁ]gdcp -

—//I (2sin® cos ¥ - cos ¥ + sin? ¥ - (— sin®))dddep =
© JI

cP;
cu cPr
~~ —
= —2//Icoszﬁsin19d19dap+// (1 — cos® ) sin¥dddep =

@ JY © JI

= —2c¢P,+cu—cP, = —3cP, +cu. (4.91)
Dostavame tak 2. integral

dP, 1 PK
—(3P. — "g=o0. 4.92
iR + R(3 u) + - 0 (4.92)

Rozvoj skoro izotropni intenzity. K feSeni je tfeba jesté tfeti vztah. Konkrétni
tvar funkce I(¢) sice nezndme, ale protoze pole zafeni uvniti hvézdy je velmi blizké
isotropnimu, muzeme intensitu rozvinout v fadu

I(¥) = Ip+ Iy cosV + Ircos? I + ..., (4.93)
kde Iy, I, I5 jiz na ¢ nezaviseji. Lze dokdzat (viz Schwarzschild 1958), Ze jiz ¢len I
je o 20 radd mensi nez Iy, takze jej lze pro vSechny praktické ucely zcela zanedbat.

Dosadime-li proto do definic integralnich veli¢in E82), ER3) a @) vyraz [ =
Iy + I; cos ¥, obdrzime velmi jednoduché vyrazy pro hustotu, tok a tlak zafeni

1 1
T —/Iodw+—/Ilcos19dw =
& w c w
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=0
—
4 1 2m T 4
= —WIO + —I1/ / cos¥sin¥dd dp = —WIO, (4.94)
& & 0 0 &
=0
—
H = /Iocosﬁdw + /I1 cos? 9dw =
27 T 3,[9 ™ 4
- 1 / / cos?Osinddddp = [ 27 |~V =21 (4.95)
o Jo 3 1, 3
stejné jako u H =0
1 1 4
P = = /Io cos? Ydw + = /I1 cos® Ydw = —WIO. (4.96)
c c 3¢
7 toho mimochodem plyne, ze pti skoro izotropni intenzité je
1
P, = gu (4.97)

Kirchhoffiiv zakon. Protoze v nitru existuje lokdlni termodynamickd rovnovdha,
lze pro vyjadfeni emisniho koeficientu vyuzit Kirchhofftiv zdkon a psat

o €
= —T%% + —, 4.98
J s 4am ( )
kde € = epux — T% predstavuje soucet nuklearni, vnitini i gravitacni potencialni
energie uvoliiované za jednotku c¢asu v jednotce hmoty do vsech sméri, zatimco
emisni a absorpéni koeficienty jsou vztazeny k jednotkovému prostorovému thlu.
Nyni{ hodldme vyuzit rovnice tepelné rovnovahy ([EGH), kde vystupuje tok ener-

gie L povrchem koule obsahujici hmotu Mp. Zfejmé plati

dLg dH
Lp=4rR’H —— =87RH + 47R*— 4.
r =47R = 3R 8mRH + 4R iR (4.99)
a tedy
=€
—~
dH 1 dLgp 2H dLr 2H 2H

- _ R e S B — 4.100
dR _4rrR2dR R "amp R "™ R (4.100)
1. integral @A) lze proto piepsat do tvaru

2H 2H
pe — = + = + kpeu — 4poT*k — pe =0, (4.101)

coz po algebraické Gpravé vede na vztah pro hustotu zéfeni (platny pfi LTE)
4
u=2T%=qT*. (4.102)
¢
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Dosazenim do rovnice [37) pak dostdvame i vyraz pro tlak zafeni

1
P = §aT‘*, (4.103)

ktery jsme jiz (bez odvozeni) pouzili v oddilu B3 vénovaném stavové rovnici
hvézdné latky.
Dosadime-li ve 2. integralu @32) za P, u a H, dostaneme

1 d7 1 1 PK
adT?— + — (3-e2 — ot Lrp=0 4.104
3¢ dR+R<3 T merz = (4.104)
neboli
dT 3pkLp
—_— = 4.105
dR 16macR2T3’ ( )
coz lze je$té s vyuZitim rovnice kontinuity [2) upravit na tvar
dT 3kL
- hon (4.106)

dMp = 64acm?T3R*"

To je rovnice zarivé rovnovahy.

Rosselandova stfedni opacita. Zavérem tohoto oddilu si jesté naznacime, jak se
pocita koeficient zarivé difuse, vhodnym zptsobem stfedovany pres vsechny frek-
vence elektromagnetického zareni, neboli Rosselandova stfedni opacita k. Z 2. in-
tegralu (Z0F) a vztahu P; = fu plyne vztah mezi tokem a hustotou zafent

_cldu
3prdR’

(4.107)

pricemz cely postup, ktery jsme k odvozeni pouzili, by bylo mozno provést i pro mo-
nochromatické veli¢iny intenzity, hustoty a toku zafeni, a proto muzeme analogicky
pséat

c 1 du,

H, =——— .
3p Kk, dR

(4.108)

Vzhledem k tomu, Ze v nitrech hvézd je velmi pfesné splnéna podminka lokalni ter-
modynamické rovnovahy, 1ze monochromatickou hustotu zafreni velmi dobie apro-
ximovat Planckovou funkci a psat

47 8mhy? 1
,=—B,(T) = _ 4.109
“ c ( ) c? ez?_T —1 ( )
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Celkovy, integrélni tok zafeni lze z EI0Y)) ziskat integraci pfes vSechny frekvence,
coz formalné zapiseme jako

rozsifeni
00 00 /_d/H 00
H:/H,,:—i idu”d,/:_ii/idu”
3p) Kk, dR 3p ¢ Kk, dR
0 0 J
0

dv.  (4.110)
S dv o

Chceme-li, aby tato rovnice odpovidala rovnici [EI07) pro integralni tok zafeni,
pak zfejmé musi pro integralni koeficient opacity platit

T 14 T 1 duy dT T 1 dB,(T)
Uy 1 du, dl S v
J"_ dv ({ dv ({m o dv

1 o dR wy dT dR
- == =—= =—= , (4.111)
K duy, du, dT dB, (T

J an dv of i ar W / dl(“ Ldv

¢ili Rosselandovu stfedni opacitu ziskame stfedovanim, kde vyuzivame Planckovy
funkce, respektive jejich derivace.

Odhad stfedni volné drahy a toku. Podivejme se jesté jednou, co ndm opacitni
koeficient udava. Budeme-li uvazovat samostatné zafivé pohlcovani energie, plati,
7e prochézi-li zafeni o intenzité I v daném sméru infinitesimalnim valeckem hvézdné
latky o jednotkové podstavé a vysce dx, bude z néj pohlceno zareni dI dané vztahem

dI = —Ikpdz, (4.112)

To znamend, Ze za stfedni volnou drahu fotond ve hvézdné latce mizeme oznadit
takovou vzdalenost [y = dx, béhem které dojde k pohlceni veskerého zafeni, tzn. kdy
bude |dI| = I. Podle rovnice @IT2) z toho zfejmé plyne

1
= —. 4.11
lg Py (4.113)

Pro model hvézdy o hmotnosti 4 M na zacatku nukledrniho vyvoje udava Har-
manec (1970) centralni teplotu 25,29 miliont K a centralni hustotu 22,59 gcm 2.
Z tabulek Rogerse a Iglesiase (1992) lze odhadnout pro tuto oblast hodnotu opacity
asi 0,5 cm? g~1, takze pro stfedni volnou drahu fotonti dostavame z rovnice L)
odhad Iy = 0,89 mm.

S pouzitim téhoz modelu mizeme rovnéz odhadnout gradient teploty. V bliz-

kosti stfedu hvézdy je

dr
Vi —3,99-10°Kem™?, (4.114)
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zatimco na hranici sféry obsahujici 97 % celkové hmotnosti hvézdy je to —9,16 -
10°Kcem™!. Z rovnic (EIND) a @ITD) plyne pro celkovy tok jednotkou plochy
v misté s polomérem R

(4.115)

Tento tok si miizeme porovnat s tokem absolutné c¢erného télesa do poloprostoru ve
stejném misté, ktery je dan vztahem

7B =oT*. (4.116)

Pokud by platila termodynamicka rovnovaha dokonale, byl by ovsem celkovy tok
plochou v daném misté nulovy. Velikost toku H je proto mirou nerovnovahy a za-
fivého pfenosu energie ve hvézdé.

Uvazujme pro priklad sféru obsahujici 0,001 celkové hmotnosti hvézdy 4 M. Ta
mé podle modelu polomér 4,365 - 10° cm. Pro odpovidajici hodnoty teploty a jejiho
gradientu, hustoty a opacity pak dostavame

H=171-10"ergem 2571, (4.117)
zatimco tok cerného télesa jednotkovou plochou do poloprostoru by byl o jedenact
Fada veétsi

B =2,26-10" ergem 257!, (4.118)

Poznamka o difuznim formalismu. Zavérem jesté poznamenejme, Ze diky velmi
malé stfedni volné draze lze na zafivy prenos energie pohliZzet jako na difuzi. Z fyziky
vime, Ze pro difuzni tok ¢astic f, mezi misty s rtiznou ¢asticovou hustotou p, plati
vztah

fo=—DVpy, (4.119)

kde difuzni koeficient D souvisi se stfedni rychlosti ¢astic v a jejich stfedni volnou
drahou [, vztahem
1

D= 5“1" (4.120)
Pro zareni lze ovSem za ,Casticovou hustotu“ povazovat hustotu energie zareni
danou vztahem EI0Z) a za stfedni rychlost rychlost svétla ve vakuu, pfi¢emz
stfedni volna drdha je ddna rovnici (EI13). Gradient se v jednorozmérném pojeti
redukuje na derivaci podle R a rovnice pro zarivou difuzi tak nabude tvar

=——oT*— (4.121)

coZ je opét rovnice zafivého pienosu energie, identickd s ([EEI0H), kterou jsme odvo-
dili integrovanim rovnice pienosu zafeni.
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4 Zakladni rovnice stavby hvézd

Q/ T P! Qij’Té’P‘;
dR

QO7T07 PO
Qb7Tb)Pb

Obrazek 4.12: Stavové veli¢iny p, T', P v bubliné a v okolnim plynu, pfi pfemisténi o dR.

4.4.2 Rovnice konvektivniho prenosu energie

Podminka pro konvekci. Zkoumejme nyni, kdy je zariva rovnovaha nestabilni
a kdy se zméni v rovnovahu konvektivni. Pfedpokladejme, ze v néjaké bubliné je
hustota py,, kdezto okolni plyn m4 hustotu p, (obr.EETd). Podle Archimédova zékona
na bublinu ptisobi vztlakovd sila, a proti ni gravitace

F =F,+ F; = pVhg — ppVbg = (po — pp) Vg, (4.122)

kde V4 oznacuje objem studované bubliny a g tihové zrychleni v daném misté
(ve vzdalenosti R od centra hvézdy). Pokud je na podatku, ndhodnou fluktuact,
hustota bubliny mensi (py, < po), vychazi F' > 0 a bublina zacne stoupat vzhiiru.
Po premisténi o dR se zméni hodnoty stavovych veli¢in v bubliné (na p;, T}, F)
iv okoli (na pl, T!, P!). Mohou nastat dva pfipady: (i)

P > Py (4.123)
kdy se jakakoliv konvekce potla¢i a bublina pfipadné klesne zpét; (ii)
Pb < Pos (4.124)

pri kterém bude stoupani dale pokracovat, ¢ili jde o zdkladni podminku pro kon-
vekci.
Uvédomme si, ze tlak v bublin€ je neustdle vyrovnany s okolnim tlakem

B,=P,, B =P (4.125)
Podle stavové rovnice idealniho plynu [B27) pak plati (pfi u = konst.)
puTy, = PoT, (4.126)

o
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a podminku pro konvekci (124 miZeme napsat v teplotach jako

T, > T.. (4.127)
Provedeme-li Taylorovy rozvoje teplotnich zavislosti
dT;,
T = T+ —dR 4.128
b b + dR ) ( )
dT:
T = T,+—dR, 4.129
o t 3R ( )

a piedpokladdme-li, ze pocatecni fluktuace byla zcela nepatrnd (T, = T, ), obdrzime
konvektivni podminku pro gradienty teploty

dTy, dT7T,

drR ~ dR "
Protoze pfemisténi bubliny obvykle probih& rychle, bez vymény tepla s okolim,
lze termodynamicky déj v bubliné pokladat za adiabaticky (a gradient teploty na
levé strané za adiabaticky gradient). Nebot v okolnim prostifedi doposud panovala
zariva rovnovaha, prislusny gradient na pravé strané ztotoznime s radia¢nim gra-
dientem (EI0H) a mbzeme nakonec psat podminku pro konvekci

dT dT
(E)ad g <£>rad ' (4131)

Nezapomenme, ze T'(R) byvéa klesajici funkce, takze gradienty jsou vlastné zdporné.

(4.130)

Odvozeni adiabatického gradientu teploty. Pokusme se vyjadfit adiabaticky gra-
dient z 1. véty termodynamické, a to pomoci stavovych veli¢in (P, T')

P
TdS =dU + PdV =dU - de. (4.132)
Diferencidly v rovnici [LI32) vyjadiime pomoci tlaku P a teploty T
ou oUu
d = — | dT — | dP 4.1

v = (57),47+ (55) 0 (159
ap ap

dp = — | dT — | dP 4.134

o= (ar), o+ (5), 07 10

kde jsme pii rozkladu zmén vnitini energie dU, podle vztahu ([G1), pFedpokladali
dp = 08 Po dosazeni

as as

aT opr

1 [/0U P (0p 1 [/oU P (0p
dS==|l= ) — == dI'+=||—= | — === dP. (4.135
T |:<6T)P p? <8T>P:| +T [(ap)T p? (ap)T] ( )
5Kato (1966) beztak ukéazal, ze podminka konvektivni rovnovahy odvozena bez ohledu na zmény

stfedni molekulové hmotnosti castic je silné€jsi nez podminka odvozena obecné. Toto zanedbani
se ovsem nedini v rovnici tepelné rovnovahy (EGH).
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4 Zakladni rovnice stavby hvézd

Vyuzijeme faktu, Ze entropie ma uplny diferencial, a napiSeme podminku zadmén-
nosti druhych derivaci

028 928

oPOT ~ 9TOP’ (4.136)
nebolﬂ
o f1f(ou 9\ TV 0 L[ _P (YT (g
o°P | T orT Jp oT OT \T [\OP ), p?> \OP ),
l oUu 1 8p QPQ @ P 0p B (4.138)
T |0TOP P> oT oP \oT P p2 oToP '

?
_ 1 8_U P L 2P 2P 8,0 8,0 P 8,0
T2 |\oP 6P8T p3 0T \ OP T . p?2TOP

coz lze jesté za pfedpokladu zaménnosti druhych derivaci vnitini energie a hustoty

upravit na tvar
ap ou ap
#(r),~(57), 7 (55), (4:139)

Tuto podminku dosadime do I3H) a ozna¢ime piitom

_ (9OInp\ _ Op
0= (81nT>P <8T> (4.140)

RO\/niCe (m) tak pf‘ejde dO t\/aru
( )
oP P

oU P 5
8_T> pT} dT - 2dP. (4.141)

ag=ras = |(

Vyuzijeme také definice specifického tepla cp, jakozto snadno predstavitelné veli-
¢iny, protoze podle rovnice [EEIZ) je

_(99) _ () , P
cp = <8—T>P = <8T)P+ T (4.142)

TdS = cpdT — édP. (4.143)

Koneéné dostévémeﬂ

6P a T jsou zde nezdvislé proménné, tudiz a—P =0, gg =0.

TNékteii autofi tento vztah pouzivaji i na prave strané rovnice tepelné rovnovahy. S ohledem
na zanedbani ¢lent s du se tim ale dopoustéji chyby, kterd muze hrat roli zejména u modelu
s hlubokymi podpovrchovymi konvektivnimi zénami.
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Pro prakticky vypocet je tfeba pouzit pro veli¢iny cp a § konkrétni vyrazy, zavisejici
m.j. na pouzité stavové rovnici. Zde se omezime na obecnou formulaci a nebudeme
cp, 0 specifikovat. Pro adiabaticky déj (dS = 0) prejde EIZD) na

]
cpdl = —dP, (4.144)
p
a po déleni dR
dT 0 dP
— =——. 4.145
<dR) 2d  CPPAR ( )
Nakonec dosadime za % z rovnice hydrostatické rovnovéhy (EEH) a z rovnice kon-
tinuity (E2)
dr 0 GMg
— =—— . 4.146
<dR> ad cp R2 ( )

To je rovnice konvektivni rovnovahy.

Jednotny zapis zarivé a konvektivni rovnovahy. Zavedeme-li symbol

_dlnT _PdT _PdTdR

— = - _ 4.14
dlnP TdP TdRdP’ (4.147)
lze podminku pro konvekci (I3 zapsat jednoduse jako
Vad < Viad, (4.148)
kde konkrétni vyrazy pro (kladné) gradienty jsou
3kPLgR
ra = T s A 4.14
Vrad 16macGMRT* ( 9
opP
Va . 4.150
d T ( )

Vyhodou tohoto zapisu je, ze rovnice zafivé a konvektivni rovnovéhy lze zapsat
najednou jako
dT GT Mg

=— 4.151
dMp 47 PR* v, (4.151)

kde
V = min(V;ad, Vad) , (4.152)
¢ili pouzije se vzdy ten mensi z gradientﬁﬁ

Shriime na zavér, kdy a kde obvykle nastava konvekce?

8 Ptenos energie konvekei je mnohem 1¢innéjsi nez pienos zafenim, proto v konvektivnich zénach
pocitame pouze s konvekci, i kdyZ v nich zaroven probiha pfenos zarenim.
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4 Zakladni rovnice stavby hvézd

1. Kdyz je opacita k vysoka, pak je totiz Vi,q velké. Zafeni nemtze nepruhled-
nym materidlem pronikat a prirozené tak vznika velky teplotni spad. To se
stava ve vnéjsich vrstvach chladnéjsich hvézd, napi. tak vznika konvektivni
z6na Slunce.

2. Pokud dochézi k ionizaci, protoze pak je tepelnad kapacita cp velkdl a Vad
malé.

3. Je-li strmé zavislost produkce energie ¢(T) na teploté, jako tomu je u CNO
cyklu, byva velky gradient V,,q. Proto u masivnéjsich hvézd existuji konvek-
tivni jadra.

Podpovrchové vrstvy. Ze soucasné teorie konvekce plyne, Ze asi v 95 az 98 %
hmoty hvézdy je konvekce adiabaticka, ale v podpovrchovych vrstvach to neplati.
Zde se pouziva semiempirickd teorie konvekce, ve které vystupuje parametr o, cha-
rakterizujici pomeér mezi stfedni volnou drahou [ konvektivniho elementu a tlakovou
skalou Hp,

l dln P\ * P
— H = - = ——, 4.1
“THp P ( dR ) dP/dR (4.153)

Obvykle se tato hodnota empiricky voli, typicky o = 1 az 2. Jak vidime na obr. EET3,
mize zména parametru vyvoj hvézdy znacné ovlivnit. Podle teorie, popsané napfi-
klad v Carrol a Ostlie (2007), vychazi pro gradient teploty

dR T 4.154
<dR)semi T |:47TR2 az\/EpCP ( k ) :| ’ ( 5 )

kde g = G}J%\gR oznacuje tthové zrychleni a b € (0; 1) G¢innost (kolik z prace vykonané
vztlakovou silou se pfeméni na kinetickou energii bubliny). ProtoZe tento semiempi-
ricky gradient teploty vychéazi pod povrchem hvézdy obvykle vétsi nez adiabaticky,
hovori se téZ o superadiabatické vrstvé.

9Dodavka tepla Q se spotiebovava na zvyseni ionizace a teplota T se zvysi jen nepatrné, ¢li

cp = (g—?)}) vychazi velké.
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log L/Lgyp,
o

49

4.8

47t M=20 Mg, Z=0.02, lyHp=15 —— -
IfHp=2 —mrmee

46 ‘ ‘ ‘
46 4.4 4.2 4 38 36 3.4

log [Tsurf]K

Obrazek 4.13: Vliv volby parametru o = [/Hp semiempirické teorie konvekce v podpovrchovych
vrstvach na vyvoj hvézdy 20 M v HR diagramu. U leh¢ich hvézd (M ~ 1 M) ovliviiuje volba
parametru i polohu hvézdy na hlavni posloupnosti nulového véku, nebot jiz pii kolapsu byla hvézda
konvektivni. Vypocet programem EZ.
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5 Matematicka struktura rovnic
hvézdného nitra

Z matematického hlediska jsou rovnice stavby hvézd @2), @4), E6H), ETR) sou-
stavou ¢tyr nelinearnich obycejnych diferencidlnich rovnic pro ¢tyri nezndmeé funkce
R(Mg,t), P(Mg,t), Lr(Mg,t),T(Mg,t) dvou nezdvisljch proménnych: (i) zobec-
aln{) stavova rovnice R4 pro vypodet p(Mg,t). Kromé toho v rovnicich vystu-
puji zdvislé parametry vyjadiujici chemické slozeni X (Mg, t),Y (Mg, t), Z(Mg,t).
Funkce popisujici nuklearni pfemény enuk(p, T, X,Y, Z) a opacitu «(p, T, X,Y, Z)
jsou sice slozité, ale zadané.

P1i feSeni rovnic pouzivame urcitd zjednoduSeni a podle nich rozliSujeme tfi
typy modelit: i) staciondrni, ii) vyvojovy a iii) dynamicky.

5.1 Stacionarni model

Stacionarni model je nejjednodussi a neobsahuje zddnou zévislost na Case (vSechny
Casové derivace jsou nulové), m.j. pfedpokldddme hydrostatickou rovnovahu. Rov-
nice pak maji tvar

dCJl\];R - 47r11%2p’ o1
ddWi _ _%, (5.2)
% — el T.X,Y, 2), (5:3)

kde gradient V = min(V,.q, Vaq) je dén vyrazy @I49) a EIR0). Nezndmymi jsou
zde ¢tyfi funkce R(MRg), P(Mg), Lr(Mg),T(Mg) jedné proménné. Model umoz-
fiuje vypodéitat pouze strukturu nitra (v jednom ¢asovém okamziku).

95



5 Matematicka struktura rovnic hvézdného nitra

5.2 Vyvojovy model

Vyvojovy model ¢as t explicitné obsahuje, jednak v rovnici tepelné rovnovahy
dLg TdS
R e 7=
dMp ~— ™ T

jez zahrnuje ¢asové zmény vnitini a potencialni energie, a jednak v rovnicich pro
zmeény chemického slozeni. Omezime-li se na nuklearni premény vodiku a helia, 1ze
napf. pro ¢asovou zménu obsahu helia psat

oY
E = ZO@Q‘ s (56)

(5.5)

kde koeficienty «; zjevné oznacuji prevracenou hodnotu mnozstvi energie vzniklé
uplnou nukledrni pfeménou 1 g latky v té které reakci (koeficient pro nukledrni
spalovani helia bude mit pfirozené v daném pripadé opacné znaménko nez reakce
spalovdn{ vodiku na helium), a ¢; jsou energetické vydatnosti jednotlivych reakci.
Pro kazdé misto ve hvézdé proto muzeme psat
oY

Y (Mg, t+ dt) :Y(MR,t)—kEdt. (5.7)
V oblastech konvektivnich zon je jesté tfeba takto ziskané veli¢iny homogenizovat
s ohledem na G¢inné promichavani. V kazdé konvektivni zén€ bude obsah helia Yi
homogenni a bude dan vztahem

Y (Mg, t+dt)dM
Yic(t + dt) = Ji Y (Mr JdMz (5.8)
f x MR

Protoze v oblastech spalovani vodiku musi vSude ztistavat konstantni soucet rela-
tivniho mnozstvi vodiku a helia a téz obsah uhliku

X +Y =konst., X¢c = konst., (5.9)
a protoze v oblastech spalovani helia plati
X =0, Y+ X¢ = konst., (5.10)

Ize pomoci zmén relativniho obsahu helia Y vS§ude snadno spocitat i zmény ostatnich
elementti.

Pokud nés zajima detailni chemicky vyvoj jednotlivych isotopi, je pfirozené
mozné rozepsat zvlast jednotlivé ¢4sti jadernych reakci a sledovat zmény vSech
isotopti pomoci vétsiho poc¢tu analogickych rovnic.

Vyvojovy model vlastné umoziiuje spocitat sekvenci staciondrnich modeli, mezi
kterymi lze pouzit relativné velky ¢asovy krok At, pfi némz zménime chemické slo-
Zeni. Zmény chemického sloZeni jsou ,,motorem* hvézdného vyvoje! Stile
vSak pouzivame podminku hydrostatické rovnovéhy, ¢ili veskeré zmény struktury
musi byt velmi pozvolné.
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5.3 Dynamicky model

vvvvv

2 M P
dr _GMr e AP (5.11)

ez R? dMp’

protoze zrychleni (setrvaény ¢len) nelze zanedbat. Tim se ovSem rovnice stavby
stavaji soustavou parcialnich diferencialnich rovnic 2. fadu. Nezbytny maly casovy
krok problém komplikuje i po numerické strance.

Takovy model musime pouzit, pokud dochazi k rychlym zménédm struktury.
Jako kritérium miuze slouzit dynamickd skdla

[re [T
Tdyn = GM* — G_ﬁ ) (512)

vlastné fadovy odhad doby volného padu hvézdyﬂ Je-li ve vyvojovém modelu op-
timalni ¢asovy krok At < T4yn, jsme nuceni jej opustit a pocitat dynamicky.

3
1Pro pohyb povrchu hvézdy lze pouzit IT1. Keplertuv zékon % = %, pricemz velkou poloosu a

ztotoZznime s % a polovinu obé&zné doby T/2 s Tqyy.
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6 Pocatecni a okrajové
podminky

Abychom diferencidlni rovnice viibec mohli fesit, musime specifikovat néjaké po-
Catecni a okrajové podminky. V nasem piipadé se jedna o rovnice 1. fadu, ¢ili
zaddvame hodnoty nékterych studovanych veliéin (R, P, L, T)E v Case t = 0 nebo
hodnoty na hranicich hvézdy (napf. v centru, na povrchu), které pak budou pla-
tit ve wsech ¢asech. Z vypocetnich diavodu je uziteéné ve hvézdé rozliSovat nitro,
podfotostérické vrstvy a fotostéru (viz obr. B.TI).

fotosféra

podfotosférické vrstvy

Mg =M,

Obrazek 6.1: Znazornéni okrajovych podminek v centru a na povrchu; hvézda je rozdélena na
fotosféru, podfotosférické vrstvy a nitro.

V modelech se vyskytuji téz volné parametry, naptiklad celkova hmotnost M,
hvézdy, pocatecni chemické slozeni X,Y,Z, parametr konvekce «, v sofistikova-
néjsich modelech volime U¢innost hvézdného vétru 7ying apod. I pro né musime
samoziejmé vymyslet vhodné hodnoty.

1Kdyby se jednalo o rovnice 2. fadu, museli bychom zadat také 1. derivace.
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6.1 Pocatecni podminky (t =0)

Ackoliv ndm pfiroda pii poznavani déju a jejich pticin obvykle hazi klacky pod nohy,
v ptipadé hvézdnych modeli byla milosrdnéd v tom smyslu, ze protohvézda po svém
vzniku v molekuldrnim mraénu projde pfi smr§fovani stddiem, kdy je prakticky
celd ve stavu konvektivni rovnovdhy. To znamena, ze jedna pocatecni podminka je
necekané jednoduché: na pocatku nuklearniho vyvoje je hvézda chemicky homo-
genni:

X(Mp,t=0) = konst., (6.1)
Y(Mg,t =0) = konst., .
Z(Mp,t =0) = konst. (6.3)

Jako vychozi mizeme prijmout chemické slozeni pozorované v atmosfére normal-
nich hvézd. Atmosféra totiz byva zcela oddélend od jadra, kde probihaji nuklearni
premény, a to zénou zarivé rovnovahy, ve které nedochézi k zddnému promichavani.
Casto studovana chemick4 slozeni uvadi tab.

Tabulka 6.1: Typickd chemicka slozeni rtiznych hvézdnych populaci.

X Y Z populace
0,60 0,35 0,044  mladé hvézdy v Galaxii
0,70 0,28 0,02 Slunce
0,68 0,30 0,02 populace I (hvézdy 3. generace)
0,75 0,25 0,001  populace II (2. generace)
0,76 0,24 <0,0001 populace III (1. generace po Velkém tfesku)
0,004  Malé Magellanovo mrac¢no

6.2 Okrajové podminky v centru (M = 0)

V centru je ziejmé

Lr = 0, (6.4)
R = 0, (6.5)

coz plyne ze zékladni fyziky a geometrie. Tyto okrajové podminky vSak vedou
k singularité zakladnich rovnic. V blizkosti centra hvézdy proto pouzijeme linearni
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Okrajové podminky na povrchu

6.3

aproximaci, v zasadé rozvoj se zanedbanim ¢lent vyssich fada. Diferencialni rovnici

zachovani hmoty [@2) tedy zintegrujeme za pfedpokladu p. = konst.

/ dMp = / 4T R?p.dR,
0 0

4
MR = §7TR3PC 5
takze dostaneme obycejnou rovnici
1
3Mp\3®
R= ( R) :
47 pe

Rovnice tepelné rovnovahy [6H) prejde ziejmé do tvaru

dsS.
LR = <6nukC _Tc dt > MR~

Pro tlak méme z rovnice hydrostatické rovnovédhy (EH)

P Mr QMg
dP = R am
/ 3 /0 arRITT

Mz GMR 471'[) %
P Pc = - < dMgr =
/0 A (3MR> n

4
G (4m\3 a2
= = (=) pM:,
2(3),0 R

a analogicky

6.3 Okrajové podminky na povrchu (M = M,)

(6.6)

(6.7)

(6.8)

(6.9)

(6.10)

(6.11)

(6.12)

Konstrukce okrajovych podminek na povrchu hvézdy je ponékud slozitéjsi, pro-
toze by bylo pfilis hrubé predpoklddat na povrchu hvézdy nulovy tlak a teplotu
(P(M,,t) =0, T(M,,t) = 0). Obvykle se misto toho po¢ita zjednoduseny model

povrchovych ¢asti hvézdy, pricemz se uvazuji dvé rizné vrstvy:

1. fotosféra, tj. tenkd polopruhlednd vrstva, ze které unika zaieni do mezihvézd-

ného prostoru;

2. podfotosferické vrstvy, ve kterych je materidl jesté ve stavu netaplné ionizace
a kde nelze konvekci povazovat za adiabatickou. Podfotosférické vrstvy obsa-
huji obvykle pouze 2 az 5% hmoty hvézdy, ale ¢asto vice nez polovinu jejiho

celkového objemu.
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6 Pocatedni a okrajové podminky

6.3.1 Fotosféra

Ve fotosfére, jejiz celkova hmotnost i rozméry jsou jiz zanedbatelné, se obvykle jako
nezavisle proménné voli optickd hloubka 7, kterd se zavadi pomoci vztahu

dr = kpdz, (6.13)

kde x oznacuje geometrickou hloubku uvazovaného mista ve fotosfére, mérenou
od ,vnéjsiho okraje“ fotosféry smérem do stfedu hvézdy. Pro pribéh teploty s op-
tickou hloubkou lze pouzit aproximacni vztah, zalozeny na nékterém zcela jedno-

vvvvvv

pséat

1 3
4 _ —m4 e
T = T (1+ 2r> : (6.14)

Vsimnéme si, Ze z uvedeného vztahu vyplyva, Ze teplota v optické hloubce 7 =2/3

vvvvvv

teploty s optickou hloubkou lze nalézt napf. v pracech Bohm-Vitense (1958) ¢&i
Ando a Osaki (1975).
Pro zménu tlaku plynu lze psat

AP, = gpdz = L dr, (6.15)
K

kde g = GM, R ? je gravita¢ni zrychleni na povrchu hvézdy. Podle Unsolda (1955)
je tfeba tihové zrychleni korigovat s ohledem na tlak zafeni podle vztahu

R
Jeff = g — 7T;*ff, (6.16)

takze priubéh tlaku plynu ve fotosféfe muzeme pocitat podle rovnice

dP;  gest
_— = —, . 1
dr K (6.17)

Je ziejmé, ze vyraz pro efektivni tihové zrychleni geg je zaloZen na vztahu (GI4)
pro nejjednodussi atmosféru. Podle [EI03) plati totiz

4 1
dP, = ZaT*dT = %T:”dT. (6.18)
&

Diferencovanim vztahu ([EI4) pfitom dostidvame

4T3dT = §T4ﬁd7, (6.19)

€
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Okrajové podminky na povrchu 6.3

tudiz

dp, = %T;*HdT. (6.20)

Odtud je jiz vyraz [@I6) pro efektivni tthové zrychleni nasnadé. Je dobfe si uvédo-
mit, Zze pokud pro prubéh teploty s optickou hloubkou pouzijeme néjaky dokonalejsi
model atmosféry, je nutné modifikovat i vyraz (EI6) pro korekei tihového zrychleni
o tlak zafeni.

S vyuzitim interpolace v tabulkach opacitnich koeficientti x(p, T") je mozno rov-
nici (@I4) a rovnici ([GI7), ¢i jeji dokonalejsi tvar, Fesit numericky od optické
hloubky 7 = 0 az do dolni hranice fotosféry, t.j. pro 7 = % (Ne&kteri autofi do-
porucuji ukonéit feSeni az u 7 = 2.) Pro 7 = 0 se obvykle voli néjaka velmi mal,
ale nenulova hustota, napi. p = 10"kgm™2. Na dolni hranici fotosféry bude

T = T(r
P = P(r

wi  wih

) (6.21)

)=B(r=3)+3T'(r=3). (6.22)

7 definice efektivni teploty jesté plyne

L, = 41R?0T’% = macR*T’% (6.23)
takze
L.\?
R, =T22 = . 6.24
eff <7mc> ( )

6.3.2 Podfotosférické vrstvy

Vypocet pro podfotosférické vrstvy se obvykle zjednodusuje predpokladem, ze se
zarivy tok L v téchto oblastech s malou hmotou a mimo zénu nuklearni premény
prakticky neméni a rovnice tepelné rovnovahy se ze soustavy rovnic vypousti. Z vy-
pocetnich duvodu se ukazuje vyhodné volit v téchto oblastech za nezdvisle promén-
nou tlak P, nebot hmota se mén{ velmi mélo. Pfechod k jiné nezavislé proménné
je jednoduchy, jde jen o nasobeni rovnic stavby

Lp = L,, (6.25)
dMp 4T R*

oo 2
dP GMp'’ (6.26)
d dR dM 2
di - dR dMp R (6.27)
dp dMp dP pGMp
dr dT'" dMpg T
P~ amap PV (6:28)
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6 Pocatedni a okrajové podminky

Zmény ionizace se ,skryvaji“ ve stavové rovnici, respektive ve stfedni molekulové
hmotnosti p a parametru @ ([B2d). Stavovou rovnici musime k vySe uvedenym
diferencidlnim rovnicim pfidat, abychom byli schopni vypocitat p(T, P). Rovnice
se obvykle numericky integruji (nap¥. metodou Runge-Kutta), od spodku fotosféry
az do Mg/M, = 0,97, kde jiz mtizeme piedpokladat, Ze je hvézdny materidl zcela
ionizovan.
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7/ Henyeova numericka metoda
integrace vnitrnich casti
hvézdy

V soucasnosti se k numerickému feSeni rovnic vnitini stavby hvézd nejcastéji uziva
metoda kompletni linearizace rovnic, kterou poprvé navrhli Henyey a spol. (1959)
a ktera se pozdéji zacCala pouzivat i k vypoc¢tu modeld atmosfér.

7.1 Metoda uplné linearizace

Metoda uplné linearizace sestava z nasledujicich krok:
1. diskretizace rovnic;
2. doplnéni okrajovych podminek v centru;

3. konstrukce vnéjsich okrajovych podminek, sestavajici z: (a) odhadu zafi-
vého vykonu L, a efektivni teploty Tug; (b) vypoctu t¥i modeli fotosféry
a podpovrchovych vrstev; (¢) nalezeni koeficientt linedrnich funkei Ry (P1,Th),
Ll (Pl, Tl),

4. linearizace rovnic;
5. itera¢niho vypoctu stacionarniho modelu;

6. casového kroku v pfipadé€ vyvojového modelu.

Diskretizace. Prvnim krokem je pfechod od diferencidlnich rovnic k diferencénim,
¢ili diskretizace problému. Celé nitro hvézdy (tj. oblast, kde je latka ve stavu plné
ionizace) rozdélime na dostateény pocet koncentrickych slupek a o¢islujeme je smé-
rem od povrchu do centra indexem j = 1...N (obr. [l), volime napf. N = 200.
Zadame tak vlastné diskrétni hodnoty M}, ptivodné spojité nezdvislé proménné Mp.
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7 Henyeova numerickd metoda integrace vnitrnich ¢asti hvézdy

Derivace spojitych funkci R, P, Lr,T na levych stranich rovnic nahradime roz-
dily proménnych R;, P;, L;,T; mezi sousednimi slupkami j a j+1. Misto vyrazt na
pravych strandch rovnic piSeme jejich aritmetické priameéry mezi j-tou a (j+1)-ni
slupkouﬂ Napftiklad pro rovnici hydrostatické rovnovahy mame (po pfevedeni vSech
¢lentt vlevo)

dP  GMgp _ Pj— P 1<GMJ‘ %)ZO, (7.1)

A ArRT T M, = My, 2 \&mR! T ImRI,

Pro kazdou dvojici slupek méame k dispozici ¢tytfi rovnice stavby, ¢ili mizeme se-
stavit celou soustavu rovnic, kterou si abstraktné oznacime

Gi;j =0, (7.2)

kdei=1...4aj=1...N — 1. Jednd se o 4(N —1) rovnic pro 4N neznamych
R;, P, L;,T;. Je zfejmé, ze budeme muset jesté néjaké rovnice doplnit.

Obrézek 7.1: Diskretizace nitra hvézdy na N koncentrickych slupek. Carkované jsou naznacené
jesté podfotosférické vrstvy a fotosféra.

Okrajové podminky v centru. Pfepis okrajovych podminek ) a ([EX) je zcela
jednoduchy

Ly = 0, (7.3)
Ry = 0. (7.4)

Pocet rovnic tak stoupne na 4N —2.

I1Nebo lze do pravych stran dosadit primérné hodnoty veli¢in %(Rj + Rjy1), atd.
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Metoda Gplné linearizace 7.1

Vnéjsi okrajové podminky. Okrajové podminky na povrchu jsou vSak kompliko-
vanéjsi, protoze nelze predepsat urc¢itou hodnotu R;, P;, L1 nebo Tj, to bychom
chybné omezili feSeni! Nejprve podle zadané hmotnosti hvézdy M, odhadneme tii
dvojice hodnot zarivého vykonu a efektivni teploty

L., Tz (7.5)

v okoli o¢ekavané polohy hvézdy na HR diagramu. Pak spocteme t7i modely foto-
sféry (od 7 =0 do T ~ 2/3) a podfotosfeérickych vrstev (od Protostéry do Mp /M, ~
0,97) a ziskdme tak troji hodnoty

RlaplelaTl(l) )
Rl) P17 Ll) T1(2) ) (76)
R15P17L15T1(3) )

ze kterych metodou nejmensich ¢tverci vypocitame koeficienty a1, 81,71 a az, B2, 72
linearnich funkci dvou proménnych

R = atPA+BT1+m, (7.7)
Li = aoP+ BT1 + Y2 . (7.8)

Ty pouzijeme jako okrajové podminky. VSimnéme si, jak jsme to udélali chytfe —
predepsali jsme pouze piiblizné funkéni zavislosti Ry = f1(P1,T1), L1 = fo( Py, Th),
nikoli konkrétni hodnoty veli¢in! Mame tedy kone¢né 4N rovnic pro 4N neznamych,
ale nemame vyhrano. Soustava je totiz silné nelinedrni a nelze pro jeji feSeni pouzit
néjakou jednoduchou metodu.

Linearizace. Celou soustavu rovnic mizeme fesit tak, ze hodnoty proménnych
R;, P;,L;,T; prosté odhadneme (pak ovSem rovnice (ZJ) nebudou platit), v rov-
nicich ([ZZ) provedeme zadménu za ,odhady plus malé opravy“

R; — R;+AR;,

P; — Pj+AP;,

L; — L;+ALj,

T, — T;+ ATy, (7.9)
a celou soustavu linearizujemeE

Gij +dGy; =0, (7.10)

?Nestac¢i ovem pouze linearizovat jednotlivé proménné napt. (R; + AR]-)2 = R? + 2R;AR;,
protoze se v rovnicich vyskytuji jejich souciny a podily.
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7 Henyeova numerickd metoda integrace vnitrnich ¢asti hvézdy

kde
0G; 0G,; 0G; 0G,;
iy = AR, AP+ —LAL; + —LAT;
4G, R AT e T e T P
0G; 0G; 0G; 0G;
LA AP AL — L AT;(7.11
T o, A T gp ARt g AL+ G T ATH L
Parcialni derivace snadno spoc¢teme z puvodnich rovnic, naptiklad
0Ga3 _ i P;— P, GMs GM, _ GM; (7.12)
OR3 ORs | M3 — My 47TR4 4T R} 27ng ' ’

Iterace. Soustavu (ZI0) 4N linedrnich rovnic o 4N neznamych AR;, AP;, AL,
a AT} vyfesime snadno (napf. Gaussovou elimina¢ni metodou nebo lépe metodou
optimalizovanou pro feSeni pasovych matic). Ziskané opravy pivodnich odhadii
pouzijeme pro zpfesnéni

R = RY 4+ ARW,
P® = pY 4 AP,
LY = WAL,
79 = 1V AT, (7.13)

a soustavu ([ZI0) fesime znovu pro AR;Q), APj(Q), AL;Q), ATJ-(z). Iterace opakujeme,
dokud neni dosazeno pozadované piesnosti (tzn. AR;, AP;, AL;, AT; jsou malé).
Pokud by z naseho modelu vyplynuly hodnoty L., Teg mimo rozsah nasich pivod-
nich odhadd ([ZH), musime se pochopitelné vratit k bodu 3.

Casovy krok. Pokud pocitame vyvoj hvézdy, tj. ¢asovou posloupnost stacionér-
nich modelt, zvolime jesté ¢asovy krok At mezi dvéma modely a ve vSech slupkach
spo¢teme nové chemické slozeni podle diskretizovaného vztahu (&)

Y;(t + At) = —I—Zazel i, Ty, X, Y5, Z;) At (7.14)

pri¢emz v konvektivnich zénach pote provedeme stfedovani podle vztahu (B.F), jen
integraly nahradime sumami.

7.2 Meze linearizace

Je pouéné udinit si predstavu o tom, jak zdarné lze linearizaci diferencialnich vztaht
vést do extrému. Vezméme si pro piiklad rovnici hydrostatické rovnovahy ve tvaru
dP GM,
- _ZIRP (7.15)
dR R
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Meze linearizace 7.2

Jestlize budeme derivaci na levé strané nahrazovat diferenci mezi centrem a povr-
chem (rozdélime hvézdu na pouhé dvé slupky), dostavame

P.—0 GMpg _ 1GM. M, (7.16)
0_ R* - R2 \tredni Pstiedni = D) Rz %ﬂ'RE 5 .
s prihlédnutim k tomu, Ze pro gravitac¢ni zrychleni v centru plati
. GMpg . 4m
ge = Jl%lino 7 = Jl%lino ?GR;)C =0. (7.17)
Po apravé dostavame nasledujici odhad centralniho tlaku ve hvézdé
p, = 3GM: (7.18)
¢ 8TRY '

Dosadime-li pozorované hodnoty M, a R, pro Slunce, dostdvame tlak asi 1,34-10%°
[cgs], zatimco z presného modelu Slunce vychézi hodnota 2,269 - 1017 [cgs]. To je
dosti velky rozdil. V tabulce [l je srovnéni modelu a odhadu pro nékolik hmotnosti
hvézdy. Je ale zajimavé, Ze vztah mezi logaritmem tlaku spo¢tenym a odhadnutym
je skoro dokonale linearni. Vidime, ze odhad vede k poklesu centrdlniho tlaku s ros-
touct hmotnosti hvézdy, ve shodé s tim, co davaji redlné modely. Sportovné feceno:
jakysi odhad toho, Ze tlak v nitru je hodné vysoky, pomoci i tak hrubé linearizace
dostavame, a dokonce muzeme spravné kvalitativné odhadnout, jak se tlak méni
v zavislosti na hmotnosti hvézdy.

Tabulka 7.1: Srovnani spocteného centralniho tlaku s odhadem

hmotnost hvézdy log P. (model) log P. (odhad)

(Mo) [cgs] [cgs]
1 17,356 15,128
7 16,609 14,709
25 16,275 14,518
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8 Vyvoj osamocené hvézdy

Podle soucasnych pfedstav vznikaji hvézdy gravitacnim kolapsem z ndhodného
zhusténi chladné mezihvézdné latky v obfich molekulovych mrac¢nech. Tyto pro-
cesy jsou dnes predmétem intenzivniho vyzkumu, a to i v souvislosti s rozvojem
pozorovacich technik v infracerveném oboru, které pfima pozorovani chladné hmoty
jakou jsme pfi odvozovani rovnic stavby hvézd predpokladali.

Piiblizna podminka pro hmotnost M mracna, aby se samovolné smrstovalo, je

3
kT 21
M > Mj ~ konst. —. 8.1

! (GumH> VP ®.1)

Nazyvame ji Jeansovo kritérium. Vznikajici protohvézdy prochazeji stadiem, kdy
se v celém télese ustavi konvektivni rovnovaha, takze se chemické slozeni hvézdy
homogenizuje. S rostouci hustotou roste i opacita a teplota v nitru, az se v nitru
zazehnou prvni nuklearni reakce, nejprve energeticky malo vyznamna slucovdni li-
thia, berylia a boru, ale nakonec primarni slu¢ovani vodiku na helium. Uvolnovana
jadernd energie je zCasti vyzafena, zcasti je pohlcena; to vede k ristu centralni
teploty, hustoty a tlaku. Protoze nuklearni produkce energie je funkci vysoké moc-
niny teploty a je pfimo imérna hustoté, vede rozdil podminek od mista k mistu
i k ustaveni potfebného gradientu tlaku a k dosazeni stavu hydrostatické rovnovahy.
Okamzik ustaveni hydrostatické rovnovahy byva obvykle ztotoziiovan s polohou
hvézdy v HR diagramu na hlavni posloupnosti nulového véku. Poloha hvézdy je
jednoznacné dana jeji hmotnosti M, a pocateénim chemickym slozenim X,Y, Z.

8.1 llustrativni priklad: vyvoj hvézdy
o hmotnosti 4 M,

Popisme si jako ilustrativni piiklad vyvoj hvézdy s hmotnosti M, = 4 Mg a s poca-
te¢nim chemickym slozenim odpovidajicim mladym hvézdam v Galaxii, X = 0,602
a Z = 0,044 (z toho Xy = 0,014):
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8 Vyvoj osamocené hvézdy

\ ! 1
42 : 40
“ log Te
Obrazek 8.1: HR diagram pro vyvoj osamocené hvézdy s hmotnosti 4 M. Hlavni posloupnost
nulového stafi (ZAMS) je vyznacena carkované. Model zadind v bodé 1 (v okamziku ¢t = 0);

pocatedni chemické slozeni je X = 0,602, Z = 0,044, Xn = 0,014. Bod 2 (¢t = 63 Myr): zacina rist
centralni tlak. 3) ¢ = 84,4 Myr: konec poklesu efektivni teploty, hvézda opousti hlavni posloupnost.
4) t = 86,1 Myr: prvni maximum poloméru, hvézda zaéind kontrahovat. 5) ¢ = 88,5 Myr: rychly
konec termonuklearnich reakci v jadru z divodu vycerpani vodiku. 6) ¢ = 88,59 Myr: vytvofeni
slupky, ve které hofi vodik, opétovné roste polomér hvézdy. 7) t = 88,62 Myr: rychly pokles obsahu
vodiku v centru vede ke zmizeni vnitini konvektivni zény. 8) ¢ = 90,5 Myr: vodik je v centru hvézdy
zcela vyerpan, jadro se zmensuje a zahtivd, zatimco obélka se rozpind a ochlazuje. 9) t = 93,5 Myr:
hvézda dosahuje maximalni luminozitu. Vyvoj hvézdy by pokracoval dale zapalenim héliovych
reakei, ale vypocet konéi v tomto bodé. Pfevzato z Harmanec (1970).

0. ¢ast = 0, bod 1 na obr. B, 83, dosazeni hydrostatické rovnovihy, CNO
cyklus, konvektivni zona v centru: U této hvézdy hraje jiz rozhodujici roli
CNO cyklus jaderné pfemény. V centru hvézdy a jeho okoli se jiz pii dosazeni
hydrostatické rovnovahy vytvoii konvektivni zona, kterd zahrnuje 18 % celkové
hmotnosti hvézdy.

la. pokles X. — pokles k — pokles Viaq — zmensovdni konvektivni zony: Pri-
marni pfi¢inou vyvoje hvézdy je jaderné slucovani vodiku. Diky nému po-
stupné v centralnich c¢astech ubyva vodiku a pfibyva helia. Na produkci
nuklearni energie to mé dlouho jen maly vliv diky G¢innému promichavani
v konvektivni zéné, které do centra hvézdy prinasi stale novy material bohaty
na vodik. Ubytek vodiku mé vSak za nésledek pokles opacity, ktera pro dané
hustoty a teploty klesa s klesajicim obsahem vodiku. Pokles opacity znamena
pfirozené podle rovnice [ET49) i pokles V.4 a v disledku toho se postupné
zmensuje hmotnost konvektivniho jadra. Zmensujici se konvektivni jadro za
sebou zanechava zénu plynule se ménicitho chemického slozeni, s klesajicim
obsahem vodiku smérem k centru.
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llustrativni priklad: vyvoj hvézdy o hmotnosti 4 Mg 8.1

74, | L

20 I.Og Qe 30

Obrazek 8.2: Zavislost centralni hustoty pc a centralni teploty 7. pro vyvoj hvézdy s hmotnosti
4 M. Oznaceni bodu je stejné jako na obr. Bl Prevzato z Harmanec (1970).

1b.

pokles X, — rist i — pokles p i Vp — zmensent jadra — zvyseni T — zvy-
sent e: Jinym dtisledkem nuklearnich pfemén v nitru hvézdy je postupny rtst
stfedni molekulové hmotnosti i ¢astic v konvektivni zoné, coz vzhledem ke
stavové rovnici (B4 vede k mirnému poklesu tlaku s ¢asem. Klesd i gradient
tlaku, vnitini ¢4sti hvézdy se smrstuji a zahtivaji, coz ovSem zvétsuje vykon
nuklearni produkce € a ve svych dusledcich i rist stfedni hmotnosti c¢astic.

.t = 63Myr, bod 2, rust T prevazi rust u — p. roste: Po 63 miliénech let

prevysi rust teploty rist stfedni hmotnosti ¢astic a centralni tlak se pocne
zvysSovat. Po celou tuto dobu v dtsledku ristu produkce energie roste i celkovy
zafivy vykon na povrchu hvézdy.

. rist € — rust L — expanze vnéjsich vrstev — pokles Teg: Vysvétlit divody

vyvoje ostatnich povrchovych charakteristik je nesnadné, protoze se zde kom-
binuje nékolik vlivii. Vypocet ukazuje, ze rostouci tok zarivé energie z centra
hvézdy zpisobuje po dlouhou dobu i pozvolnou expanzi vnéjsich vrstev, spo-
jenou s poklesem teploty v nich. Klesa i efektivni teplota hvézdy.

. t =84 Myr, bod 3, X; = 0,04 — rust Teg: AZ po vice nez 84 miliénech let se

tento pokles teploty zastavi a teplota za¢ind znovu rist. ,, Kratce“ poté (v ¢ase
86,1 miliéni let, bod 4) dosdhne polomér hvézdy lokdlniho maxima a za¢ind
klesat. To ovSem jen urychli rist teploty. Prvotni pfi¢ina téchto zmén spociva
opét v nitru hvézdy. V té dobé klesl jiz relativni hmotnostni obsah vodiku
v konvektivni zéné pod X, = 0,04, coz se ukazuje jako kritickd hodnota.
Pritom spotfeba vodiku diky ristu teploty i hustoty stale roste.

. t = 88,5Myr, bod 5, X. = 0,0015 — pokles ¢ — pokles T. — smrstovdni

hvéezdy — rust p, T nad He jiadrem — zapdleni H ve slupce — expanze vnéj-
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Obrazek 8.3: Horni panel: Hertzsprungtiv—Russelltiv diagram zachycujici vyvoj hvézdy o hmotnosti
4 Mg, s chemickym slozenim X = 0,67, Z = 0,03 (tyto hodnoty se mirné lisi od obr. B} vyvoj
tak probihd na jiné éasové Skéle, ale kvalitativné je velmi podobny). Bod 0 (¢ = 0) znadi dosazeni
hlavni posloupnosti nulového stafi; bod 1 (¢ = 159,8 Myr) opusténi hlavni posloupnosti; bod 2
(t =170,1 Myr) spotfebovani vodiku v jadru (X = 0), pokles Tog; bod 3 (¢t = 171,4 Myr) zazeh-
nuti hélia; bod 4 (¢t = 177,8 Myr) postupné spotfebovavani hélia, rist L.; bod 5 (¢ = 205,0 Myr)
Ye = 0, pokles centralni teploty Tc; bod 6 (t = 207,1 Myr) konec modelu — Casovy krok At < Tgqyy
dle (ET2). Barevné jsou odliseny faze nukledrnich pfemén: (i) hotfeni vodiku v jadru, (ii) hofeni
vodiku ve slupce, (iii) hofeni helia v jadru, (iv) hofeni helia ve slupce. Teckované linie odpovidaji
konstantnim polomérim (log L/Le = 2log R/Re + 4log Tes /T ). Dolni panel: odpovidajici di-
agram centralni hustota pc, centralni teplota 7T.. Teckované linie vyznacuji stupen degenerace W.
Vypocet programem EZ.
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llustrativni priklad: vyvoj hvézdy o hmotnosti 4 Mg 8.1

Sich vrstev: V case 88,5 miliénu let klesne obsah vodiku v jadru na hodnotu
X. =0,0015, coz jiz vede k poklesu vykonu nuklearni produkce a v disledku
toho i k poklesu centrilni teploty. Pokles produkce je tak prudky, ze cela
hvézda se za¢ind smrstovat. To ale vede k ristu hustoty a teploty v oblastech
pozmeénéného chemického slozeni, které po sobé zanechala k centru ustupujici
konvektivni zéna. V disledku toho vznikne nad témér ¢isté heliovym jadrem
druhé energetické maximum nukledrni pfemény vodiku na helium, vodikovd
slupka. Intensita tohoto zdroje zpocatku velmi rychle roste, takze do vrstev
blize k povrchu ptichazi vice zarivé energie, nez kolik se stac¢i vyzafit, a vnéjsi
¢asti hvézdy zaéinaji velmi rychle expandovat (t = 88,589 Myr, bod 6). Na-
sledkem toho dochazi k novému poklesu teploty a zpocatku i zarivého vykonu
hvézdy.

6. t = 88,618 Myr, bod 7, pokles ¢ — pokles L © Viaqa — zanik konvektivni
zony, ustaveni zdfivé rovnovdhy: S poklesem energetické produkce v centru
se zmensSuje Lgr a tedy i V;aq, takze po velmi kratké dobé zanikne centralni
konvektivni zéna. Celd oblast se rychle prizpisobi stavu zarivé rovnovahy
a nastava kratké obdobi relativni stability, ve kterém se do zna¢né miry zastavi
expanze hvézdy i smritovani jadra. (Gravitaéni energie uvoliiovand v jadru je
v té dobé zhruba o ¥dd mensi, nez v obdobi zaniku konvektivni zdny.)

7. t =90,5Myr, bod 8, X. = 0 — smrsténi jadra (uvolnéni Eq) — rist pe, Te —
destabilizace slupky — rist € tamtézZ — expanze obdlky, pokles Tog: Jaderné
reakce v centru brzo spotfebuji i zbyvajici zasobu vodiku, takze dochézi k no-
vému prudkému smrsfovani jadra spojenému s ristem tlaku, hustoty, uvoltio-
véni gravitacni energie a tedy i riistu centralni teploty. Rist teploty a hustoty
narusi i relativné stabilizovanou vodikovou slupku, ve které nastava novy
rychly rtst produkce nukledrni energie. To vede k nové expanzi a ochlazovani
obalu hvézdy. Pokles teploty je rychlejsi nez pokles hustoty, opacitni koefici-
ent roste, a po urcitém case vede i k postupnému poklesu zatrivého vykonu
hvézdy (¢ = 93,5 Myr, bod 9).

8. zufovdni slupky a posouwvdni k pouvrchu (kde je mensi p,T) — pokles ¢ —
pokles L, : Vodikova slupka se neustale zuzuje a posouva smérem k povrchu.
Souvisi to s tbytkem vodiku smérem k centru a poklesem teploty a hustoty
smérem k povrchu. Produkce energie ve slupce proto zvolna klesa a snizuje
se tim padem i zafivy vykon celé hvézdy.

9. pokles T v podfotosférickijch vrstvdach — pokles ionizace — zvyseni Kk — vznik
podpouvrchové konvektivni zony, nad zonou pokles r: Pokracujici pokles teploty
vyvola pokles ionizace v podfotosférickych vrstvach, coz vede ke vzniku vnéjsi
konvektivni zony (viz obr. Bd). V tenké vrstvé nad touto konvektivni zénou
navic poklesne opacita, ¢imz je prenos energie smérem k povrchu usnadnén.
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Obrézek 8.4: Zmény vnitini struktury hvézdy o hmotnosti 4 M, po opusténi hlavni posloupnosti
(do té doby je struktura téméf neménnd, pouze se zmensuje jadernd konvektivni zéna). Dolni pa-
nel: zény nukledrnich pfemén, kde je mérny vykon € > 1000erg/s/g (Cervené) nebo € > lerg/s/g
(modte). Horni panel: konvektivni zény (svétle modie). V ¢ase 171 Myr je patrny zanik konvektivni
zény v centru a poté vznik zény povrchové, kterd zasahuje az do oblasti, kde probihaly nukle-
arni pfemény. Po zazehnuti héliovych reakci v centru (v ¢ase 172 Myr) se vytvaii druhd vnitini
konvektivni zéna. Vypocet programem EZ.
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10.

11.

12.

13.

14.

rozsirovdni konvektivni zony k centru — rust L., podpovrchové vrstvy rozho-
dugici: Konvektivni zéna ktera se postupné rozsifuje smérem k centru hvézdy.
Je tieba si pfipomenout, Ze zatimco v oblastech se zafivym pienosem energie
dochézi k expanzi z¢asti na tkor pohlcovaného zafeni, v oblastech konvekce
probihé expanze prakticky adiabaticky, tedy pouze na tkor vnitini energie.
Vysledkem je, ze zafivy vykon hvézdy znovu roste a tento rust probiha tak
rychle, jak rychle se dolni hranice konvektivni zény pfiblizuje k okraji hofici
vodikové slupky.

Tato nova zména struktury hvézdy vede k riistu teploty a tedy i produkce
energie ve vodikové slupce. To je pozoruhodné situace — poprvé za cely vyvoj
od hlavni posloupnosti nulového véku jsou pro chovani celé hvézdy urcujici
procesy probihajici v jejich podpovrchovych vrstvdch.

T. ~ 108K — slucovdni He na C — zastaveni smrstovdni jddra — sniZeni e
ve slupce (preména H na He stdle nejuydatnéjsi) — po zaZehnuti 2. zdroje
L, klesne: Zatrivy vykon hvézdy roste do té doby, nez teplota v blizkosti cen-
tra hvézdy dosdhne hodnoty 108 K. Poté zapoc¢ne v centru hvézdy jaderné
slu¢ovani helia na uhlik. V centru se opakuje podobné situace jako pfi za-
paleni vodiku béhem kontrakce hvézdy k hlavni posloupnosti nulového véku.
Smrstovani jadra se zastavi a v jadru se ustavi stabilni stav, postupné se
ovSem vytvori konvektivni zéna, kterd pfi svém zvétSovani vede k diskonti-
nuité chemického slozeni na vnéjsim okraji zény. Hlavnim disledkem vsSak
je, ze zastavenim kontrakce jadra se zhorsi podminky pro slu¢ovani vodiku
na helium ve vodikové slupce, ktera je i nadale nejuydatnéjsim energetickym
zdrojem hvézdy. A¢ se to zda ponékud kuridzni, zafivy vykon hvézdy po za-
zehnuti dalsiho zdroje nuklearni energie proto zacina klesat a jeji polomér se
zmensuje.

stabilni hoteni He na C (méné vydainé), trvajici 10 az 20 % doby pobytu na
hlavni posloupnosti: Vzhledem k nizsi energetické vydatnosti slu¢ovani helia
na uhlik (mensimu rozdilu vazebnych energii), trva relativné stabilni obdobi
hoteni helia v jadru hvézdy mnohem kratsi dobu, nez faze pobytu hvézdy na
hlavni posloupnosti.

hoteni He wve slupce, smrstovdini C jddra — rist T, — rist ege — expanze
slupky H — pokles ey — smrstovdni hvézdy — pokles L. (dvojitd vazba):
Po vycerpani helia v jaddru dojde opét analogicky k hofeni helia v heliové
slupce. Nyni vak dochézi jiz ke dvojité vazbé: jak se uhlikové jaddro smrstuje
a zahfiva, dostava se heliova slupka do oblasti s vyssi teplotou a hustotou
a zvyseny tok energie z ni vede k expanzi a ochlazovani oblasti horeni vodiku
ve slupce a tedy ke smr§fovéni hvézdy a poklesu jejiho zafivého vykonu.

ztrata hmoty hvézdnym vétrem: V téchto fazich vstupuje do hry dalsi fak-
tor, ktery nadmi uvazované modely dobfe nepopisuji: tnik hmoty ve formé

117



8 Vyvoj osamocené hvézdy

hvézdného vétru. (V nékterych vypoctech se tinik hmoty bere v potaz formou
parametrického popisu na zdkladé empirickych udaji.)

15. dalsi reakce s mensi vydatnosti, pulzace obalu, pohyb podél AGB, odvrZeni
obalu: Hvézda v disledku dalsich nuklearnich reakci s mensi a mensi energe-
tickou vydatnosti stale zrychluje sviij vyvoj, coz vede k tomu, Ze je nakonec
tfeba dalsi vyvoj uvazovat dynamicky, s pouzitim pohybové rovnice misto
rovnice hydrostatické rovnovahy. Dochazi k pulsacim obalu hvézdy, v HR dia-
gramu se hvézda pohybuje po velice slozité trajektorii v blizkosti asymptotickée
vétve obri (AGB). Mize dojit i k odvrzeni celého vnéjsiho obalu hvézdy.

16. jddro Fe (Co, Ni) — elektronovd degenerace — zastaveni smrstovdni: V-
slednym produktem jadernych reakci je jadro slozené z prvki skupiny zZeleza,
jejichz atomova struktura je velmi stabilni. Jeho dalsi smr§tovani nakonec
zastavi elektronovd degenerace centralnich ¢asti hvézdy.

17. postupné spotrebovdni paliva ve slupkdich — smrsténi hvézdy — pomalé chlad-
nuti: Pokud nedojde k odvrzeni obalu v dusledku dynamickych nestabilit,
spotfebuje se po zastaveni kontrakce jadra zbytek nuklearniho paliva v ho-
Ficich slupkach a cela hvézda se za¢ne smrstovat a skondéi jako vice ¢i méné
kompaktni objekt v blizkosti hlavni posloupnosti ¢isté heliovych hvézd.

vvvvvv

Casnosti pfedmétem intenzivniho vyzkumu.

8.2 Odlisnosti hvézdného vyvoje v zavislosti
na hmotnosti hvézdy

Pocatecéni hmotnost hvézdy je pro cely jeji vyvoj zcela urcujici. Jiz z toho, co do-
sud vime, je ziejmé, ze hvézdy s vyssi hmotnosti budou diky vétsi vlastni gravitaci
schopny dosahovat pti poéatecni kontrakci vyssich centrdlnich teplot (a zaroven niz-
Sich hustot). Vzhledem ke strmé zavislosti energetické vytéznosti jadernych reakei
na teploté lze proto ocekédvat, Zze nuklearni vyvoj i ostatni faze vyvoje hvézdy
se budou s rostouci hmotnosti zkracovat. To vypodéty skuteéné potvrzuji. Po-
piSme si nyni podrobnéji, jak se lisi vyvoj hvézd v zavislosti na jejich pocatecni
hmotnosti (viz téz pfehledovou tabulku a obrazky B, B BX).

Je-1i hmotnost protohvézdy mensi nez asi 0,075 Mg, nestaci jeji vlastni pritaz-
livost k tomu, aby v jejim jadru doslo k fadnému zapéleni vodikové syntézy. Hrou-
ceni jadra proto pokracuje, hvézda chabé zaii na tkor zmén potencidlni energie
a nakonec je smrstovani jadra zastaveno jeho nartistajici elektronovou degeneraci.

118



8.2

losti na hmotnosti hvézdy

7

,

yvoje v zavis

OdliSnosti hvézdného v

JRIID RUIOY oue TURAO[013501d TUAT)NOATUOY 0g <
BPZIAY RAOUOIINOU oue ‘903 [0ATIONTUIOS
+— eaouadns oue ‘olnurop QN :our 0'0S-0°0T
qyseday 471q our np4d OND ipod 99801 oue 0°01-0C
T Yse[qez £AOT[oY RUOZ [UAIIYPAUOY [on0js01 gudngsod :oue | (‘Z—0°'T
IIA AUPZIAY oue 0Ipe[ IUAT)OAUOY JUPRZ :OUR 0‘T-S0
+ 90RIOUS3OP BAOUOI}NO[O 29z9101 d-d
90R[IJSO IOTWRUAD ou oue G‘0-SL0°0
sedsy £pouy ou ou GL0°0 >
sfoafa eIy najppoa (“m)
WNIPRIS JUPIUOY TUQJOY WNIPRIS TU9JOY WINIpR)S Jsoujoury

1psoujowry 1uejepod 1ol eu 13so7siaez A APzZAY ousdowreso [0ALA :T°Q B[nqe],

119



8 Vyvoj osamocené hvézdy

}Slars

)

}Brown
Dwarfs

-~

}P]anets

-10

log,, age(yr)
Obrazek 8.5: Luminozity v zavislosti na case pro télesa rtznych hmotnosti: planety (M <
0,01 M), hnédé trpasliky (M = 0,015 az 0,07My) a trpasliéi hvézdy (M = 0,08 az 0,2 Mp).
Planety zafi pouze diky gravita¢ni kontrakci (odrazené svétlo zde nepocitdme), v nitru hnédych
trpaslikit dochazi zpoc¢atku pouze k hotfeni deuteria nebo lithia, ve hvézdach se pozdéji zazehne
i vodik. Pfevzato z préce de Pater a Lissauera (2001).

Hvézdam v tomto stavu se zacalo fikat hnédi trpaslici a nékolik desitek jich je jiz
pozorovano. Od obfich planet se hnédi trpaslici odlisuji tim, Ze v nich do¢asné probi-
halo slucovani deuteria nebo lithia, které zvysovalo luminozitu v prvnich miliénech
let (obr. BH) A

U hvézd, jejichz hmotnost neprevysuje hmotnost Slunce, probihé jaderné sluco-
vani vodiku na helium témér vylucné formou proton-protonového cyklu, jehoz ener-
getickd zévislost na teploté je méné strméa. V disledku toho v takovych hvézdach
zaujima oblast nuklearniho slucovani relativné vétsi objem nez u hvézd hmotnéj-
sich. Kromé toho se u nich vitbec nevytvori centralni konvektivni zéna (obr. BH)
a nedochazi k zddnému vyraznému prechodu mezi hofenim vodiku v jadru a ve vo-
dikové slupce. Dlouhé obdobi klidného vyvoje tak zahrnuje i dobu horeni vodiku
ve slupce. (Z tohoto pohledu lze Fici, Ze si lidstvo pro svou existenci nevybralo tak
$patnou centralni hvézdu.)

Pro hvézdy, jejichz hmotnost je mensi nez asi 0,5 M), elektronova degenerace
zastavi kontrakci jejich jadra po vyhofeni vodiku diiv, nez je dosazena teplota

1 nejvétsi planeta sluneéni soustavy, Jupiter o hmotnosti 0,001 Mg, vysilad do okoli asi dvakrat
vice zaFivé energie nez prijiméa od Slunce — vysvétlujeme si to jako stale probihajici kontrakci
a uvolnovani gravitacni potencialni energie. Mimochodem se pro modelovani atmosféry a spektra
Jupitera pouzivaji stejné metody jako u hnédych trpasliki.
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potfebna ke slu¢ovani helia na uhlik.

U hvézd s hmotnosti mezi 1 a 2 M dochézi k jinému zajimavému jevu: béhem
jejich stabilniho vyvoje po zapéaleni vodiku v jadru se jejich centralni konvektivni
z6na postupné zvétsuje v zavislosti na tom, jak se spolu se zvolna rostouci centralni
teplotou stéle vice na produkci energie podili i CNO cyklus.

U téchto hvézd se pii centralni teploté T, ~ 102 K zazehne helium, ale dojde
k tomu mimo stred hvézdy, kvili ztratdm energie neutriny pii urc¢itych hustotach.
Normalné by zazehnuti helia zpiisobilo expanzi, ochlazeni jadra a pokles mérného
vykonu €, avSak zde se uvolnéné energie spotiebuje na zvyseni vnitini energie neboli
snizeni stupné degenerace. Nenastane tedy Zddnd expanze, T. déle roste, € roste
piekotné a probéhne heliovy zdblesk. Spickovy vykon piitom dosahuje az 100 L!
(Helium se zde spali najednou, nikoli pomalu a postupné.) Tento jev nicméné nenf
vidét na povrchu. Zablesk skoné¢i az jadro pfestane byt degenerované, pak nastane
opozdéné expanze jadra, rozepnuti vodikové slupky, pokles ¢, a na povrchu tedy
uvidime pokles L, bez ohledu na zablesk.

Pro hvézdy s hmotnosti mezi 0,5 a asi 10 Mg mizeme pfedpokladat, ze v poz-
déjsich fazich vyvoje ztrati diky dynamickym oscilacim a vlivem hvézdného vétru
své vnéjsi vrstvy a poté, co se v jejich jadru uplatni elektronova degenerace, konci
jako bili trpaslici, horké a velmi husté hvézdy, ,,skrblici“ svou zafivou energii a velmi
zvolna chladnouci.

Konecné u hvézd s hmotnosti vétsi nez asi 10 M dochazi béhem hoteni vodiku
v jadru k rozsifovani konvektivni zény v dusledku znac¢ného tlaku zareni. Protoze
v uvazovaném rozsahu teplot a hustot je opacitni koeficient uréovan predevsim
rozptylem na volnych elektronech, pro ktery plati priblizny vztah

k=0,19cm? g™ (1+ X), (8.2)

roste opacita s rostoucim obsahem vodiku a vrstvy nad konvektivni zénou se tak
stavaji vici konvekci nestabilni. Vytvari se semikonvektioni zdna, tj. oblast, ve které
dochéazi pouze k ¢astecnému promichavani chemickych elementt tak, aby v kazdém
misté byla splnéna podminka V,,q = Vaq.

V literatuie se rovnéz vedou spory o tom, zda nedochézi k jevu nazyvanému
konvektivni prestrelovdni (angl. convective overshooting). Jde o to, ze pokud je
material vztlakem nadlehéovan a unasen konvekci vzhiru, mize kinetickd energie
velkych konvektivnich elementi zptusobit to, Ze se ¢ast materidlu dostane i do mist,
kde jiz podminka konvektivni rovnovahy splnéna neni. Tim by se velikost oblasti,
ve které dochdzi k promichavani materidlu, ponékud zvétsila (viz obr. BI0).

Jak ukézal teoreticky jiz Chandrasekhar (1938), pokud hmotnost jddra sloze-
ného z prvki skupiny zeleza (nikoli celé hvézdy) prekroci 1,4 Mg, staéi jeho vlastni
pritazlivost k tomu, aby prekonala gradient tlaku vznikly elektronovou degeneraci.
Dochazi k dezintegraci atomovych jader pfi interakci

p+e —n+v (8.3)

a vznikd neutronové jadro. Kolaps jadra je provazen prudkym uvolnénim obrov-
ského mnozstvi gravitacni potencidlni energie, kterou z velké ¢asti odnesou neutrina.
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Obréazek 8.6: Hertzsprunguv—Russelluv diagram pro hvézdy 0,8 az 120 My, s obsahem hélia
Y = 0,3 a metalicitou Z = 0,02. Srafované jsou vyznadené oblasti pomalého nuklearniho vyvoje.
Prevzato z prace Schallera a spol. (1992).

Naraz obalu na tvrdou neutronovou hvézdu, vzniknuvsi rdzova vina a zejména ohtev
neutriny odmrsti cely obal hvézdy rychlostmi, které pfekonavaji rychlost inikovou.
Radioaktivni prvky, které vznikly pfi nukleosyntéze za razovou vlnou, pak davaji
vzniknout opozdénému zafeni supernovy.

V Galaxii extrémné vzacné hvézdy s pocateéni hmotnosti nad asi 50 Mg by
mohly v zavéreénych fazich vyvoje dosdhnout v jadru tak velkou piitazlivost, Ze
by doslo k uplatnéni relativistickych efektt a vzniku cerné diry. Je tfeba ovSem
upozornit na to, Ze napt. modelové vipocty zenevské skupiny (napf. Schaller a spol.
1992), ve kterych se bere v potaz i nik hmoty ve formé hvézdného vétru, ukazuji,
Ze napf. hvézda s poc¢ateéni hmotnosti 60 M ztrati jiz béhem faze horeni vodiku
v jadru plnych 12 M.
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Obrazek 8.7: Vyvoj hvézd s pocatecnimi hmotnostmi od 0,1 do 100 M a abundancemi Y = 0,28,
Z = 0,02 na Hertzsprungové-Russellové diagramu. Cervené je vyznacena hvézda 4 M. Hvézdy
leh¢i nez Slunce se vyvijeji pomalu, jejich zivotni doby na hlavni posloupnosti pfesahuji stari
vesmiru; nejleh¢i hvézda s 0,1 M ji opusti a ochladne az za 4 bilidny roku. Vypocet progra-
mem EZ.
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Obrazek 8.8: Vyvoj centralnich hustot pc a teplot T¢ pro hvézdy M = 0,1 az 100 My a Y = 0,28,
Z = 0,02. Pro hvézdy hmotnéjsi nez 2 My je zretelné, ze T. je rostouci, kdezto pc klesajict
funkci hmotnosti M. U hvézd stfednich hmotnosti 0,8 az 2 M vidime po spotfebovani vodiku
v jadfe nejprve rust centralni hustoty i teploty, zpisobeny smrsténim jadra. Pak probéhne rychly
héliovy zéablesk a opozdéné rozepnuti jadra (pokles pc). U hmotnéjsich hvézd je prechod mezi
hofenim vodiku a hélia pozvolny. Teckované linie oznacuji stupen degenerace ¥ latky. Vypocet
programem EZ.

124



Odlidnosti hvézdného vyvoje v zavislosti na hmotnosti hvézdy 8.2

1FT —— E
08 I IIIIl leaving MS (low X,)
s 06 R
S o4t 1
02 r k
ol llllIllIIIIII I 1
1 F& —v_ T ™
s | III ZAMS |
S 06 R
S 04f I| ‘ 1
02 r k
oL - .|I||""‘|I 1
0.1 10

100
M./ MSun
Obréazek 8.9: Konvektivni zény v nitrech hvézd rdznych hmotnosti (M = 0,1 az 100 Mg,
sY = 0,28, Z = 0,02). Pro danou pocéteéni hmotnost hvézdy M, je barevné vyznacena ob-
last konvektivni zény v proménné Mp, skdlované hodnotou M,. Dolni panel: situace na hlavni
posloupnosti nulového véku. Horni panel: situace pfi opusténi hlavni posloupnosti (kdyz je Xc
malé). Vypocet programem EZ.
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Obrézek 8.10: Vliv konvektivniho pfestielovani na vyvoj hvézdy s M = 20 My v HR diagramu.
Parametr prestielovani byl zvolen overshoot_param = 0.12. Vypocet programem EZ.
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8 Vyvoj osamocené hvézdy

v

Vliv pocatecniho obsahu hélia a tézsich prvka. Je zfejmé, Ze vyvoj hvézdy je
také funkci poc¢ateéniho chemického slozeni, tedy hodnot X,Y, Z. Na obrazku BT
vidime HR diagram pro niz§i hodnotu metalicity Z = 0,001 (a zarovei nizsi Y).
Nejnapadnéjsimi rozdily jsou:

1. rzné poloha hlavni posloupnosti nulového véku (patrné proto, Ze Z hraje
roli jiz pfi gravitacnim kolapsu a také G¢innost CNO cyklu klesa se Z, ¢ili se
v nitru ustavi jind hydrostatickd rovnovaha);

2. u hvézd s hmotnosti M = 1 az 15 M, se Castéji objevuje pokles Tog (,,klicka®
na HR diagramu) v pozdnich fézich vyvoje.

Zavislost doby hofeni vodiku, pfipadné helia, na hmotnosti a metalicité znazor-
nuje obrazek Pro lehké hvézdy plati, Ze mensi Z vede k mensi stfedni mole-
kulové hmotnosti p, vét§imu P, T, p. (dle stavové rovnice), rychlejsimu pribéhu
reakci a kratsi dobé Zivota.

U tézkych hvézd je tomu jinak: mensi Z sice stale znamena mensi p, ale zaroven
je méné u¢inny CNO cyklus, dX../d¢ pak vychazi pfiblizné stejné pro obé metalicity
a rozhoduje predevsim vétsi pocatecni obsah vodiku X, coz vede na delsi dobu
zivota

2Rozdily nejsou zptisobené hvézdnym vétrem, ktery je sice podstatné uéinnéjsi pti Z = 0,02,
ale pfesto ma leh¢i hvézda (s vétsim ubytkem M) kratsi Zivotni dobu.
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Obrézek 8.11: Vyvojovy H-R diagram jako na obr. B ale pro niz$i hodnotu metalicity Z = 0,001.
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Obréazek 8.12: Doby hofeni vodiku, hélia a uhliku v zavislosti na pocatecni hmotnosti hvézdy,
pocitané pro rizna poc¢ateéni chemicka slozeni. Podle Schallera a spol. (1992).
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9 Srovnani predpovédi teorie
hvézdného vyvoje
S pozorovanim

Zkoumejme nyni otazku, nakolik se zjednodusSend teorie stavby a vyvoje hvézd,
zalozena na jednorozmérnych modelech, shoduje s tim, co je o stavbé a vyvoji
hvézd znamo z jejich pozorovani.

9.1 Jak ziskavat pozorovaci data?

Je zfejmé, ze vSechny makroskopické veli¢iny, jez charakterizuji hvézdy, a které
muzeme ze Zemé pozorovat, se v dusledku hvézdného vyvoje v naprosté vétsiné
vyvojovych fazi méni pfilis pomalu, nez abychom je mohli béhem lidského zivota
pozorovat. Kvantitativni pozorovaci idaje o jasnostech ¢i teplotach hvézd existuji
(az na nékolik ¢estnych vyjimek) pouze za obdobi poslednich asi 100 az 150 let.
Nezbyva proto, nez se pii srovnavani teorie s pozorovanim uchylit ke statistice
a k jinym nepfimym metodam srovnavani a k hledani dikazt rozdilného vyvoje
v dusledku ruzné pocateéni hmotnosti hvézd.

Uvazme nejprve, jaké méfitelné veli¢iny mtizeme pro takové porovnavani pouzit:
(i) zafivy vykon hvézdy, (ii) efektivni teplotu, (iii) hmotnost a polomér, (iv) diagram
V versus (B — V) pro hvézdokupy.

Zarivy vykon hvézdy. Velké mnozstvi hvézd bylo prométfeno v Johnsonové UBV
systému ¢i ve Stromgrenové uvby. Hvézdné velikosti méfené ve zluté barvé Strom-
grenova systému y jsou pfimo navéazany na Johnsonovy hvézdné velikosti ve Zlutém
filtru V jeho systému. I z dalsich praktickych divodt se prfi srovnavani dat z riz-
nych zdroja jevi hvézdna velikost mérena ve zluté barvé jako nejvhodnéjsi: rozlozeni
energie hvézd se v oblasti zluté barvy kolem 550 nm méni jen zvolna s vlnovou dél-
kou a také extink¢ni koeficient nasi atmosféry je pfi pozorovani ve zluté barveé nizsi,
nez v barvé modré ¢ fialové. (Za dobrych pozorovacich podminek ziidkakdy na

129



9 Srovnani predpovédi teorie hvézdného vyvoje s pozorovanim

kterékoliv pozemské observatori presahuje hodnotu 0,3-0,4; v dobrych podminkach
byva pouze asi 0,15.) Ze vSech téchto dtivodl jsou méfeni ve zluté barvé zatiZena
nejmensimi chybami a také se nejsnaze prevadéji na standardni systém.

Chceme-li ovSem méfeni jasnosti ve zluté barvé srovnavat s bolometrickym zafi-
vym vykonem modelu L,, musime provést nékolik kroki. Nejprve musime méfenou
zddanlivou hvézdnou velikost V' prepocitat na velikost absolutni My, jakou by hvézda
méla ve vzdalenosti 10 pc od nas. (1pc = 3,085678 - 1015 m je vzdalenost, ze které
je vidét stiedni polomér zemské drahy okolo Slunce, astronomickd jednotka, pod
thlem 1,/0.) Protoze tok zafeni v prdzdném prostoru ubyva se ¢tvercem vzdélenosti
d, je ztejmé podle Pogsonovy rovnice

L/(10pc)?

My —V = —-25log L&

=5 —5log[d]pc - (9.1)
Vlivem mezihvézdné hmoty vsak dochézi na velkych vzdalenostech k pohlcovani
svétla hvézdy, coZ se obvykle popisuje absorpcnim koeficientem ve zluté barvé Ay .
Po proméfeni fady hvézd, u nichz bylo mozno ziskat urcitou predstavu o jejich
vzdalenosti od nas, bylo zjisténo, ze absorpci ve zluté barve l1ze dobfe popsat pomoci
vztahu

Ay =3™2E(B-V), (9.2)

kde veli¢ina E(B — V) oznacuje zéervendni barevného indexu (B — V). To se d4
z méfeni v Johnsonové ¢ Stromgrenové systému obvykle dobfe urcit. Zéervenani
Ize také odvodit podle velikosti charakteristického zavlnéni v prubéhu spojitého
spektra v dalekém ultrafialovém oboru kolem 250nm, jehoz velikost je timérna
pravé velikosti zéervenani E(B — V).

Zdanliva hvézdna velikost ve zluté barvé, opravena o mezihvézdnou absorpci,
se obvykle oznacuje indexem nula a je tedy

Vo=V — Ay. (9.3)

Pro absolutni hvézdnou velikost ve zluté barvé, zvanou obvykle velikost wvisudlni,
tak dostavame jednoduchy pracovni vztah

My = Vo + 5 — 5log[d]pc = Vo + 5 + 51og[7]arcsec - (9.4)

Vztah (@) mtZeme pfirozené pouZit jen tehdy, zndme-li vzdélenost hvézdy
od nas. Pro hvézdy do vzdalenosti asi 100 pc bylo mozno vzdalenosti jiz od dob
astronomického vyuziti fotografickych emulzi urcovat trigonometrickou metodou.
V nedavné dobé se diky mimoiaddné tispésné druzici Evropské kosmické agentury
Hipparcos, kterd mérila velmi pfesné paralaxy a téz jasnosti hvézd v obdobi let
1989-1994, podarilo tuto hranici prakticky o jeden tad zvétsit. Kromé toho lze
méfeni jasnosti této druzice pofizovanad ve velmi Sirokopasmovém filtru a oznaco-
vand jako H,, v mnoha pripadech velmi pfesné pfevést na Johnsonovu hvézdnou
velikost V' ve zluté barvé pomoci vztahu, ktery publikoval Harmanec (1998).
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Jinou moznosti, i kdyz podstatné méné presnou, je odhadnout zarivy vykon
(a vzdélenost) podle vzhledu spektra hvézdy. Tato metoda spektroskopické paralazy
byla navrzena Adamsem a Kohlschiitterem (1914).

Rozdil mezi bolometrickou a visualni absolutni hvézdnou velikosti se nazyva
bolometrickd korekce BC. Bolometrické korekce byly empiricky urceny na zakladé
méfeni tthlovych priméra hvézd pomoci intenzitniho interferometru, méfeni jejich
spektra a s pouzitim modeli atmosfér pro odhad prispévku z kratkovinné ¢asti spek-
tra. Souhrnné jsou jako funkce efektivni teploty tabelovany v pracech Code a spol.
(1976) a Flower (1996) nebo v zavislosti na spektralnim typu hvézd v praci Popper
(1980). Jejich pfictenim k absolutni visualni velikosti ze vztahu (@) dostavime
potfebnou absolutni velikost bolometrickou

Myo1 = My + BC'. (95)

Tuto bolometrickou hvézdnou velikost miizeme jiz pfimo porovnat s bolometric-
kou hvézdnou velikosti spoctenou ze zarivého toku hvézdy, udaného v jednotkach
zarivého toku Slunce, ktery byva obvykle v pracech s modely hvézdnych niter ta-
belovan:

L,
Lo

Mbol — Mbol® = —2,5 log (9.6)

Protoze novéjsi studie ukazuji, ze zarivy vykon Slunce se ponékud méni béhem
jedenéctiletého slunecniho cyklu, a protoze hodnota sama zavisi na soucasné pres-
nosti nasich méfeni, vyskytuji se v literature pro zafivy vykon Slunce mirné odlisné
udaje. To je ovSsem nepfijemnost, kterd do nasich srovnani vnasi zbytec¢nou ne-
presnost navic. Proto Mezinarodni astronomické unie pfijala na svém 23. valném
shromézdéni r. 1997 resoluci, kterd stanovi, ze nadale jiz nebude bolometricky za-
fivy vykon hvézd kalibrovan zafivym vykonem Slunce, ale ze jeho nulovy bod bude
pevné stanoven, konkrétné

Lo = 3,055-102W pro (9.7)
Myt = 07700. (9.8)
To jinymi slovy znamend, Ze bolometrickd hvézdna velikost neni jiz definovana

pouze relativné, ale absolutné. Snadno zjistime, ze pro zarivy vykon ve wattech
plyne z pravé uvedené definice vztah

Myo = —2,5log[L]w + 7172125 . (9.9)

Je snadné si ovéfit, ze to dobfe odpovida Casto prijimanym nasledujicim stfednim
hodnotam pro Slunce

Mbol@ = —|—4,m75,

Lo = 3,846-10°°W. (9.11

—
©
—_
(=)
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Efektivni teplota hvézdy. Efektivni teplotu Teg hvézdy lze odhadnout primo z je-
jiho spektrdlniho typu. Existuji rizné skaly efektivnich teplot od raznych autort,
jako dobrou lze doporu¢it napf¥. skalu publikovanou v préaci Popper (1980). Idealni
ovSem je pouzit k urceni efektivni teploty spoctené detailni modely hvézdnich atmo-
sfér a srovnavat pozorované a spoctené profily fady spektralnich ¢ar, az nalezneme
model, jehoz spoctené ¢ary nejlépe popisuji spektrum pozorované.

Hmotnosti a poloméry hvézd. Pro fadu oddélengch zakrytovych dvojhvézd, je-
jichz vyvoj nebyl dosud ovlivnén primou interakci mezi slozkami, se podarilo ze
spektroskopie a fotometrie urcit vSechny jejich zakladni vlastnosti: hmotnosti M,
poloméry R, efektivni teploty Teg a zafivé vykony L obou slozek.

Poloméry hvézd lze rovnéz ziskat z kombinace interferometrickych pozorovant,
poskytujicich thlové rozméry, a spolehlivé urcené vzdalenosti. Tu lze pro blizsi
hvézdy ziskavat pfimym trigonometrickym meéfenim, jak uz o tom byla fe¢ vyse,
nebo lze studovat hvézdy z hvézdokup s dobfe urcéenou vzdalenosti.

Diagram V versus (B — V) pro hvézdokupy. Protoze i hvézdokupy, patfici do
nasi Galaxie, jsou od nas vzdaleny nejméné desitky parsekd, muzeme vzhledem
k jejich daleko men$im vlastnim rozmértim ptredpokladat, Ze vSechny jejich ¢leny
vidime prakticky ve stejné vzddlenosti od nas. Toto poznani se stalo zdkladem pro
jeden z nejlepsich testt teorie hvézdného vyvoje. Pro danou hvézdokupu totiz staci
provést méfeni jasnosti jejich clenti v néjakém standardnim fotometrickém systému
a poté zkonstruovat diagram barevny index versus zddnlivd visudlni hvézdna veli-
kost. Takovy diagram je v zasad€ jen jinym provedenim HR diagramu. Piikladné
pro Johnsontv UBV systém existuje velmi dobrd kalibrace mezi indexem (B — V)
a spektralnim typem ¢i efektivni teplotou hvézdy. Protoze vSechny hvézdy kupy jsou
zhruba stejné daleko, popisuji zdanlivé jasnosti hvézd zcela spravné jejich vzdjemné
jasnosti.

9.2 Vysvétleni hlavnich rysi
Hertzsprungova—Russellova diagramu

Zcela zasadnim tspéchem teorie hvézdného vyvoje je to, zZe dokaze velmi dobfe vy-
svétlit nerovnomérné rozlozeni hvézd v HR diagramu (obr. B1). Konkrétné hlavni
posloupnost se ukéazala byt identickd s mnozinou bodt (log Tesr, Myo1), které defi-
nuji modely hvézd o riznych pocatecnich hmotnostech pro faze klidného slu¢ovani
vodiku na helium v jejich jadrech. Teorie predpovida, ze tyto faze vyvoje trvaji
nejdéle, a proto mame statisticky nejvétsi Sanci pravé v nich hvézdy pozorovat.
Navic se velmi uspokojivé shoduji predpovézend a pozorovana poloha hlavni po-
sloupnosti.
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Obrazek 9.1: Hertzsprugtiv—Russelltiv diagram (B — V, My ) zkonstruovany na zakladé méfeni
druzice Hipparcos. Hipparcos zméril presné paralaxy a provedl UBV fotometrii pro pfiblizné
17000 hvézd. Barevna skala znazortiuje pocet hvézd v jedné buiice (A(B — V), AMy ). Pfevzato
z http://www.rssd.esa.int/index.php?project=HIPPARCOS&page=HR_dia.
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9.3 Projevy vyvoje ve hvézdokupach

Historicky prvnim velkym tspéchem teorie hvézdného vyvoje byl souhlas pfedpo-
vé&di s pozorovanimi nékolika hvézdokup, ktery publikoval Sandage (1957). Jak jsme
podrobné probrali, vyvijeji se hvézdy tim rychleji, ¢im je jejich po¢ateéni hmotnost
vétsi. Mimo to mzeme pokladat za velice pravdépodobné, ze vSechny hvézdy dané
hvézdokupy vznikly soucasné, a také ze stejného materialu. Kazda hvézdokupa je
tedy jako celek néjak stard a da se ¢ekat, ze ¢im je starsi, tim méné hmotné hvézdy
k ni pattici stacily jiz spotfebovat ve svych jadrech zdsobu vodiku a opustit hlavni
posloupnost. Sandage poskladal v HR diagramu pozorovani hvézd z 11 hvézdokup
se znamymi absolutnimi visualnimi hvézdnymi velikostmi a ukézalo se, Ze v dolni
Casti hlavni posloupnosti se pozorovani ze vSech hvézdokup dobfe shodovala, za-
timco v horni ¢asti se jednotlivé hvézdokupy lisily podle svého stafi (obr. B2).

Toto zasadni zjisténi je dnes pouzivano jiz ne k dikazu spravnosti teorie hvézd-
ného vyvoje, ale naopak k urcovani stafi hvézdokup a jejich vzdalenosti od nas. Pti
detailnich studiich se postupuje tak, ze se nejprve pomoci spektroskopickych pozo-
rovani fady ¢lend kupy uréi jeji chemické sloZent, konkrétné obsah Z tézkych prvki
a helia Y, a poté se srovnava jeji pozorovany HR diagram s predpovédi modelovych
vypoctu pro dané chemické slozeni. Z bodu, kde se pozorovana sekvence hvézd kupy
v HR diagramu zac¢iné vzdalovat od hlavni posloupnosti, 1ze velmi presné odhadovat
vyvojovy vék kupy. Konstanta, kterou by bylo tieba odecist od pozorovanych zdan-
livych visudlnich hvézdnych velikosti, opravenych o mezihvézdnou absorpci, aby se
hvézdy hlavni posloupnosti v pozorovaném a modelovém HR diagramu piekryvaly,
se obvykle nazyva modul vzddlenosti Vo — My a podle (@) jej zfejmé lze vyjadiit
jako

V() - MV = 510g[d]pc —5. (912)

7 né&j muzeme ihned spocitat vzdéalenost d hvézdokupy od nas.

Je tfeba se zminit, Ze poté, co byla zpracovana méreni vzdalenosti z jiz zmiro-
vané druzice Hipparcos, ukéazalo se, Ze pro vétsinu dobfe pozorovanych galaktickych
hvézdokup se fotometricky a trigonometricky urcené vzdalenosti velmi dobfe sho-
duji, ale v nékolika pfipadech existuje dosud ne zcela uspokojivé vysvétleny rozdil.

Konkrétné pro velmi zndmou hvézdokupu Plejady (M45) je podle Pinsonneaulta a kol.
(1998) fotometricky uréend vzdélenost (s pouzitim modeld hvézdného vyvoje) asi 130 pc,
zatimco méteni druzice Hipparcos vedou na vzdalenost (116 & 3) pc. Tito autoii vyslovili
domnénku, ze méfeni druzice Hipparcos mohou byt na nékterych castech oblohy zati-
zena systematickou chybou. Na obranu spolehlivosti méfeni druzice Hipparcos vsak velmi
presvédcivé vystoupili Robichon a spol. (1999), kter{ ukazali, ze fotometrickd vzdalenost
Plejad se podle urceni riznych autori pohybuje v rozmezi 124 az 132 pc a z vlastni analyzy
urcili vzdalenost Plejad z druzicovych méfeni na 115 az 121 pc. Nezavisle vyloudil existenci
systematickych chyb v méreni druzice Hipparcos van Leeuwen (1999), ktery z nich uréil
vzdélenost Plejad v rozpéti 115 az 122 pc. Nicméné Narayanan a Gould (1999) publikovali
kritickou studii, ve které dokazovali, ze druzici Hipparcos méfené paralaxy Plejad a Hyad
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Obrazek 9.2: Hertzsprungtiv—Russelliv diagram pro vybrané hvézdokupy. Pfevzato z prace San-
dage (1957).

jsou prostorové korelovany na tthlovych vzdéalenostech asi 2° az 3° s amplitudami az 0;002.
Za predpokladu, ze se vSechny hvézdy nalezejici do Plejad pohybuji se stejnou prostorovou
rychlosti poté odvodili jejich individualni paralaxy z vlastnich pohybt, rovnéz mérenych
druzici Hipparcos a z nich ziskali vzdalenost Plejad (131 & 11) pc, tedy hodnotu shodujici
se s klasickymi odhady. Li a Junliang (1999) nezavisle statisticky vyhodnotili prostorovy
pohyb hvézd z Plejad a urcili vzdalenost (135,56 + 0,72) pc.

Piibéh ale pokradoval. Munari a kol. (2004) publikovali studii prvni objevené zdkry-
tové dvojhvézdy v Plejadach V1229 Tau = HD 23642 a urdili jeji vzdalenost na (132+2) pc,
ve vyborné shodé s fotometricky urcenou vzdalenosti Plejad a v rozporu se vzdalenosti
urc¢enou druzici Hipparcos. Dalsi studii zadkrytové dvojhvézdy V1229 Tau publikovali Sou-
thworth a kol. (2005). Nové analyzovali fotometrii ziskanou Munarim a kol. a zaméfili
se na analyzu chyb. Urcili vzdalenost dvojhvézdy nékolika metodami konsistentné na
(139 + 1) pc. To se ovSem lisi od drivejsich fotometrickych uréeni vzdalenosti Plejad skoro
stejné, jako se tato urceni lisi od vzdalenosti méfené druzici Hipparcos. Jesté jednu de-
tailni studii V1229 Tau publikovali Groenewegen a kol. (2007), ktefi dospéli ke vzdélenosti
(138,0 £ 1,5) pc. Pan a kol. (2004) pouzili velky interferometr na Palomaru a rozlisili pro-
storovou drahu spektroskopické dvojhvézdy Atlas = HD 23850, kterd méa obéznou periodu
asi 291 dni. Dosli k zavéru, ze tato dvojhvézda je od néas vzdélena vice nez 127 pc, pficemz
nejpravdépodobnéjsi vzdélenost stanovili na 133 az 137 pc. Zwahlen a kol. (2004) poté zis-
kali i pfesnou spektroskopickou drahu obou slozek této dvojhvézdy. Vzhledem k tomu, ze
z analyzy astrometrické drahy lze ziskat thlovy rozmér velké poloosy obézné drahy a sklon
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obézné roviny, zatimco ze spektroskopie lze urcit rozmér poloosy drahy v absolutnich jed-
notkach nasobeny sinem sklonu obézné drahy, vede kombinace obou drahovych feSeni na
skoro cisté geometrické urceni vzdalenosti dvojhvézdy. Zwahlen a kol. timto zptisobem
stanovili vzdalenost Plejad na (132 &+ 4) pc.

9.4 Projevy vyvoje ve dvojhvézdach

Pokud se podaii pro nékterou zékrytovou dvojhvézdu s dobrou presnosti urcit jeji
zékladni fyzikalni vlastnosti, mizeme se opét pokusit o srovnani s vyvojovymi mo-
dely spo¢tenymi pro pozorované hmotnosti obou slozek. Harmanec (1988) kriticky
shromézdil ur¢eni hmot a polomért hvézd hlavni posloupnosti a odvodil stfedni
zévislost téchto veli¢in na efektivni teploté hvézdy (obr. @3l). Jeho empirickou ka-
libraci 1ze porovnat se spo¢tenou siti modeli Schallera a spol. (1992). Toto srovnani
ukazuje velmi dobrou shodu v celém rozsahu hmotnosti, pro néz byly modely spoc-
teny (obr. 4.

Andersen (1991) provadél detailni srovnani vyvojovych modelt s konkrétnimi
dvojhvézdami. Ve vétsiné pripadi nalezl velmi dobrou shodu, t.j. v mezich pres-
nosti stejny vyvojovy vék obou slozek a dobrou shodu vypocétené a pozorované
polohy v rtiznych diagramech (obr. [IH). Pro nékteré systémy se viak shodu nalézt
nepodaftilo pro zadné rozumné chemické slozeni.

9.5 Zmény chemického slozeni pozorované
ve spektrech

Po vétsinu vyvoje hvézdy jsou jakékoliv zmény chemického slozeni skryté v jadre,
kde probihaji nuklearni pfemény, a na povrchu hvézdy se viitbec neprojevuji — tam
je chemické slozeni prakticky stejné jako na hlavni posloupnosti nulového staii.
Jadro a povrch jsou oddélené zénou zarivé rovnovahy.

V pozdéjsich fazich hvézdného vyvoje vsak obvykle vznikaji povrchové konvek-
tivni zony, které zasahuji az do oblasti, kde pfedtim probihaly nukledrni premény
(je v nich tedy zvySeny nebo sniZeny obsah helia, pfipadné tézsich prvkd). Prou-
déni tak mtize syntetizované prvky wynést k povrchu, coz se samoziejmé projevi
v atmosfére hvézdy, a tedy i ve spektru, jako zmény intenzit a profili uréitych
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Obrazek 9.3: Parametry (Tog, Mpo1, M+, R), uréené méfenim slozek dvojhveézd, které posléze umoz-

nily odvodit empirické zavislosti mezi témito veli¢inami. Pfevzato z prace Harmance (1988).
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Obrazek 9.4: Porovnani empirické zavislosti R(T,g), odvozené z pozorovani oddélenych dvojhvézd
(plna ¢ara), s pozdéjsimi teoretickymi modely Schallera a spol. (1992). U symbolil jsou zapsané
hmotnosti hvézd v jednotkdch My, teckované Cary znazornuji hlavni posloupnost nulového véku
(ZAMS) a konec hlavni posloupnosti (TAMS), ¢arkované jsou vyznaceny polohy hvézd pfiblizné
v poloviné pobytu na hlavni posloupnosti. Pfevzato z prace Harmance (2002a).
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Obrazek 9.5: Vyvoj slozek dvojhvézdy Al Phe na HR diagramu (Tes, My,01), od hlavni posloupnosti
nulového véku po dobu 4,65 Gyr, a porovnéni s polohami odvozenymi z pozorovani (s uréitymi chy-
bovymi intervaly). Chemické slozeni bylo také volnym parametrem. Pfevzato z prace Andersena
(1991).
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Obréazek 9.6: Chemické slozeni v centru a na povrchu hvézdy o hmotnosti 4 My. Po vétsinu
nukledrniho vyvoje nejsou zmény v centru vibec znatelné na povrchu. Az rozsifeni povrchové
konvektivni zény smérem k jadru, v ¢ase 171 Myr, zptsobi prvni vyneseni k povrchu — obohaceni
o helium, dusik a ochuzeni o kyslik, uhlik — coZz se projevi v atmosféfe (a ve spektru). Druhé
vyneseni nasleduje v ¢ase 206 Myr. Vypocet programem EZ.

o

spektralnich car] Takovych vyneseni se muze odehrat vicero — jedno az tii, v za-
vislosti na hmotnosti hvézdy (obr. ELH).

Konvekce mtize z nitra vynést také radioaktivni prvky s kratkymi polocasy
rozpadu. Piikladem je nuklid technecia °°Tc, ktery ma polodas rozpadu t; 2 =
211000 yr, a jehoz pritomnost v atmosféfe se projevi spektralnimi carami na A =
403 az 430 nm. Prikladem mutze byt R Geminorum nebo jiné hvézdy ve fazi po
asymptotické vétvi obrti (Merril 1952, Lebzelter a Hron 2003). Céra diikazem, Ze
konvektivni zéna zasahuje hluboko do nitra, kde jsou podminky umoznujici vznik
téchto nestabilnich nuklidii zachycovdnim pomalych neutrontt (s-procesem).

1Spektrum se pochopitelné méni pii kazdé zméné teploty a ionizace ve fotosféie. Zde véak mu-
sime mit dokonalej$i model hvézdné atmosféry, ktery prokaze, ze pozorovand zména je zptusobena
pravé zménou chemického slozeni fotosféry.
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9.6 Test vnitini struktury hvézd pomoci
apsidalniho pohybu

Jiz dlouhou dobu je znamo, Ze nékterych dvojhvézd ve vystiednych drahach lze vy-
uzit k mapovani vnitini struktury jejich slozek. Pokud by dvojhvézda ve vystfedné
dréze sestavala ze dvou hmotnych bodi, byla by jeji draha keplerovska, ¢ili obézny
pohyb elipticky a neménny. Jakmile vSak hvézdy zaujimaji konecny objem nékteré
ekvipotencialni plochy nebo jakmile se uplatiiuji relativistické efekty, dochéazi k na-
rusovani eliptického pohybu.

9.6.1 Apsidalni pohyb v klasické mechanice

Podrobné modelovani pomoci rozvoja gravitacniho potencialu do sférickych harmo-
nickych funkci vedlo ke zjisténi, Ze rozlozeni hmoty ve hvézdé vede k postupnému
stacent primky apsid ve sméru obézného pohybu, zatimco vystfednost obézné drahy
se neméni. Je-li ob&Zn4 perioda dvojhvézdy udana ve dnech a ¢ = Ms/M; oznacuje
hmotovy pomér, pak pro zménu délky periastra w, ve stupnich za ¢asovou jednotku,
v niz je udana obézna perioda, plati v nebeské mechanice nasledujici rovnice

360°

Go = —5-{k21[15¢f(€) + (1 + q)g(e, ]77 +
+ k22[15¢ 7 f(e) + (1 + ¢ ")gle, 2)] 75} (9.13)
kde funkce
fle) = Q1-€eb)7° (1 + ;eQ + ée‘*) , (9.14)

Q. \2
sed) = (- () (9.15)
K

a r1 a ro oznacuji relativni poloméry primérni a sekundérni slozky, vyjadiené v jed-
notkéach hlavni poloosy obé&zné drahy A. Cleny s funkei f(e) vznikaji diky slapové
deformaci hvézdy, ¢leny s g(e) souviseji s rotaéni deformaci, pfi¢emz 2; oznacuje
thlovou rotaéni rychlost j-té hvézdy (j = 1,2) a Qx = 27/P je Keplerova stfedni
thlova obézna rychlost.

Konstanta vnitini struktury ks je rovna nule pro hmotny bod a dosahuje hod-
noty 0,75 pro zcela homogenni hvézdu. Ze sférickych modelt stavby hvézd, funkce
p(r), ji 1ze spocitat podle vztahu

ko = /p(r) r’dr (9.16)
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a napf. v pracech Clareta a Giméneze (1992) a novéji Clareta (2004) je tato kon-

stanta tabelovana pro rozsahlou sif vyvojovych modeli hvézd o riizné hmotnosti.
Je ovsem ziejmé, ze pozorovany apsidalni pohyb dvojhvézdy je dtsledkem roz-

lozeni hmoty uvnitt obou téles a proto z néj lze urcit pouze vdhovany primeér

c1ka 1 + caka 2

ko =
2 c1 + co

(9.17)
kde ¢; a co predstavuji koeficienty u k21 a k2 2 v rovnici (LI3). Pro dvojhvézdu se
stejnymi hmotnostmi slozek je tedy takovy test nejspolehlivéjsi.

9.6.2 Relativisticky apsidalni pohyb

Relativisticky apsidalni pohyb se fidi nasledujicim vztahem, ktery poprvé odvodili
Levi-Civita (1937) a Robertson (1938):

_ 67G My + My

W T AP(1 —e2)’ (6-18)

kde ¢ je rychlost svétla ve vakuu a rychlost staceni periastra je v radidnech za
tu jednotku casu, ve které se méfi obé&Zznéd perioda. Vzdélenost slozek A lze jesté
eliminovat s pouzitim 3. Keplerova zakona A>P~2 = G(M; + M>)/(47?) a rychlost
staceni udat ve stupnich za jednotku casu. Dostavame tak vztah

(7G) 3 /5038848000 (M; + Ma)3

Oy = . 9.19
o 9 i (9.19)

Je vidét, ze relativisticky apsidalni pohyb zavisi na celkové hmotnosti dvojhvézdy.
U kompaktnich objektt, jako jsou bindrni pulsary, nehraje klasicky apsidalni po-
hyb w. prakticky zadnou roli a proto lze relativisticky apsidalni pohyb w, vyuzit
k pfesnému urceni hmotnosti soustavy.

Napf. u binarntho pulsaru PSR 1913416 ¢ini staceni pfimky apsid plnych 452
rocné. V roce 2003 byl publikovan objev binarniho pulsaru s obéznou periodou
2,4 hodiny, vystifednosti 0,088 a stdcenim pfimky apsid o 1688 roéné (Burgay
a kol. 2003). Podle rovnice [ITJ) je tedy celkovd hmotnost této soustavy 2,58 Mg .
Pro tuplnost poznamenejme, Ze ob&zn4 rychlost téles ve draze ¢ini asi 315kms™!,
takze pokud jde o vlastni drahovy pohyb, zadné vyznamné relativistické efekty se
neuplatinuji.

Vyhodnéjsi vyraz pro relativisticky apsidalni pohyb lze ovSem ziskat tak, zZe
jesté nahradime hmotnosti slozek poloviénimi amplitudami K7, K kfivek radidlnich
rychlosti. Nejenze tim ziskdme vztah pfimo pouzitelny na pozorovani data, ale
zvySime tim i presnost urceni, nebot z vyrazu zcela zmizi gravitaéni konstanta G.
Dostavame tak

_1080° (K1 + K2)2
' c? Psin®i

(9.20)
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9.6.3 Celkovy apsidalni pohyb

U obecné dvojhvézdy je staceni primky apsid souctem klasického a relativistického
staceni a pro pozorovanou rychlost staceni w prirozené plati

W= We+ Wr. (9.21)
Oznacime-li symbolem U periodu tplné rotace primky apsid, plati
360°
U=——. (9.22)
w

Chceme-li ovSem zjistit, jak se pozorované staceni ptimky apsid shoduje s hodnotou
konstanty vnit¥ni stavby ks, pfedpovézenou z klasické mechaniky, musime nejprve
spocitat relativisticky pfispévek w, z rovnice ([@Z0), ten odelist od pozorované
hodnoty staceni, tedy

We =W — Wy, (9.23)
a poté spocitat pozorovanou hodnotu konstanty vnitini stavby podle vztahu
Puw, 1
ko = . 9.24
27 360° ¢1 + o (9:24)

Hodnoty ko vypoétené z modelii stavby hvézd jsou obvykle fadové 1072 az 102

9.7 Projevy vyvoje za dobu lidské historie

Projevy hvézdného vyvoje mtizeme pozorovat jen v pripadech velmi rychlych vyvo-
jovych stadii. Soudi se napiiklad, Ze projevem zavére¢nych fazi vjvoje hmotnéjsich
hvézd jsou vybuchy supernov, které rozmetaji vétSinu hmoty hvézdy do okolniho
prostoru. Tento nazor potvrdil vybuch supernovy 1987A ve Velkém Magellanové
mrac¢nu, kdy byl zméfen i slaby tok neutrin. Dalsim argumentem je pfitomnost pul-
zaru v centru Krabi mlhoviny, ktera vznikla pfi vybuchu supernovy pozorovaném
roku 1054.

Za dtikaz hvézdného vyvoje se povazuji i nalezy bilych trpasliki v centru pla-
netarnich mlhovin.

Podobné se soudi, ze napf. znama proménna hvézda FG Sge s velkou amplitudou
zmén, je hvézda v dynamickém pozdnim stadiu vyvoje (post-AGB star, obr. @1
— viz Jurcsik a Montesinos (1999).

Nezvykly a origindlni pokus o ovéfeni hvézdného vyvoje v redlném cCase udi-
nil Mayer (1984), ktery se srovnanim hvézdnych velikosti z katalogu Almagest se
soucasnymi pozorovanymi jasnostmi veleobru pokusil statisticky prokazat jejich po-
zorovatelny vyvoj ve shodé s teorii. Jeho vysledky vSak byly Hearnshawem (1999)
podrobeny kritice. I k Hearnshawové studii vSak lze mit vyhrady a véc tak zlistava
oteviena.
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Obrazek 9.7: Zmény efektivni teploty a periody pulzaci pro hvézdu FG Sge v obdobi 1950 az 1996.

Data z Jurcsik a Montesinos (1999).
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10 Jednoduché analytické
modely a odhady

Nejen z historickych divodi, ale i pro pochopeni nékterych souvislosti a c¢asto
pouzivanych vztahil je uzitecné se seznamit s jednoduchymi modely hvézd. Za¢neme
pripomenutim termodynamickych déju.

10.1 Polytropni déj

Polytropni zména je takova zmeéna stavu, pii které zlustava specifické tepl(ﬂ ¢ kon-
stantni, tedy (pro 1g latky)

F T konst. (10.1)

Specialni pripad, kdy ¢ = 0, se nazyva adiabatickym déjem, pripad, kdy ¢ = cp,
se nazyva dé€jem isobarickym, pfipad ¢ = ¢y déjem isochorickym a prfipad, kdy
c — o0, je déjem isotermickym.

Nasim cilem je vyuzit konstantniho ¢ k tomu, abychom zjednodusili stavovou
rovnici P(p,T) na tvar P(p). Uvédomme si, Ze rovnice hvézdné stavby se tim pod-
statné zjednodusi: kdyz tlak nezavisi na teploté T', sta¢i ndm pro popis stavby pouze
dvé rovnice — rovnice kontinuity a hydrostatické rovnovahy, ve kterych vystupuji
R(MRg), P(Mg), p(Mg) — nikoli ¢tyf¥i.

Je ale pfedpoklad ¢ = konst. v celé hvézdé vibec rozumny? Je jasné, ze che-
mické slozeni musi byt homogenni a také stupen ionizace konstantni, jinak by se
tepelna kapacita ménila. Navic se vylouc¢enim teploty zbavujeme i produkce energie
z nukledrnich reakci a hvézda je tak zcela bez zdroje energie! Kupodivu to nevadi
a ve vetsiné objemu hvézdy mutzeme takové pfiblizeni pouzit. Vysledky slozitéjsich
numerickych modeld (obr. [LTl) to ostatné potvrzuji.

1téz mérna tepelna kapacita, [c] = erg K1 g~!
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Obrézek 10.1: Mérné tepelnd kapacita cp pfi konstantnim tlaku a parametr 1 — 38 =1— Py /P =
P; /P ve standardnim modelu Slunce. V oblasti 0,3 az 0,8 R, tj. zejména v zéné zafivé rovnovahy,
je cp téméf konstantni. Radovy nartst kapacity v podpovrchové vrstvé je zptisoben netplnou
ionizaci — prirustek tepla d@ se spotfebuje hlavné na zvysSeni ionizace, ¢ili prirtstek teploty d7T je
maly a tepelna kapacita cp = (dQ/dT)p velkd. Hodnoty parametru 1 — 3 dosahuji fadové 1073,
¢ili tlak zafeni P je v celé hvézdé velmi maly v porovnani s celkovym tlakem P.

Konkrétni pripad stavové rovnice hvézdné latky. Nejprve zkusime zjednodusit
stavovou rovnici pro smés plynu a zafeni

1
P=P,+P = ﬁpT—f—gaT‘l. (10.2)
i

Musime v celé hvézdé predpokladat konstantni pomér (8 tlaku plynu k celkovému
tlaku

P,
= — = konst. 10.3
= =5 = konst., (10.3)
coz neni velky ,hfich“, nebof u redlnych hvézd mnohdy predstavuje tlak zareni

sotva dvé procenta celkového tlaku (viz obr. [l). Teplotu T pak lze elegantné
vyjadrit pomoci

1 1R 1 1 1
1-8 3%

Dosazenim zpét do ([LA) obdrzime zjednodus$enou stavovou rovnici ve tvaru P(p)
{— —] p3 = Kp3 . (10.6)
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Obecnéjsi odvozeni z 1. véty termodynamické. Odvodime nyni obecnéji platnou
rovnici polytropy, a to postupnymi Gpravami prvni véty termodynamické, ktera zni
(pro 1g latky)

dodané zvySeni vykonana
teplo vnitfni energie  mechanickd prace
= N ~ =
Q = AU+ Pav. (10.7)

Za vnitini energii U hvézdné latky bychom dosadili

T4

U=:— : 10.8

za predpokladu konstantniho § vSak miZzeme hustotu p vyloucit pomoci ([[ILH)
a psat U pouze jako funkci teploty

3RT2—
U = - — —6 =
2 p B
Namisto diferencidlu dU pak budeme pocitat pouze jednu parcialni derivaci
(3), -
Py
oU

dQ = 5 dT + PAV . (10.10)

U(T). (10.9)

Vidime, Ze pro specifické teplo ¢y pfi konstantnim objemu (dV = 0) méme vyraz

oy = <g—g)v. (10.11)

Stavovou rovnici zapiSeme ve tvaru

R
PV ==T .
5 (10.12)

a diferencujeme ji (p¥i B = konst.)

R

A(PV) = PAV + VAP = ZdT (10.13)
Dosazenim za PdV do rovnice ([ILI) dostavame
(), -
R
dQ = <cv + ﬁ) dr - vdP, (10.14)
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10 Jednoduché analytické modely a odhady

takze pro specifické teplo c¢p pfi konstantnim tlaku (dP = 0) méme vztah

oQ R
=== = —. 10.15
cp < 6T>P vt (10.15)
Plati tedy rovnice
R
cp—cy = E , (10.16)
kterou vyuzijeme pro dosazeni za P v rovnici ([[ILT0)
T
szchzcvdT—F(cP—cv)V dv. (10.17)
Po tpraveé
dT dv
(c—cv)? = (cP—cv)v, (10.18)
coz lze snadno integrovat
(¢c—cy)InT = (e¢p — cy) InV + konst. (10.19)
a po zavedeni exponentu
R (10.20)
C—Cy
zapsat jako
TV~ = konst.”. (10.21)
Pouzijeme-li znovu stavovou rovnici ([ILT2), ziskdme
PV? = konst.” (10.22)
nebo ekvivalentné (V = £)
P=FKp . (10.23)

Polytropni déje byva zvykem charakterizovat indexem n, ktery souvisi s exponen-
tem ~ vztahem

1
= —. 10.24
— (10.24)
Pak muzeme napsat obecnou rovnici pro polytropni déj ve tvaru
P=FKp5, (10.25)

kde konstanta K obsahuje i stfedni molekulovou hmotnost ¢astic p.
Vidime, Ze vySe odvozeny vyraz ([[LA) pro hvézdnou latku odpovida polytropé
s indexem n = 3. Pouziti dalgich (pfibliznych) polytropnich modeld shrnuje ta-

bulka [Tl
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Laneova—Emdenova diferencidlni rovnice 10.2

Tabulka 10.1: Pouziti polytropnich modelt s riznym indexem n, respektive . Vétsi n znamena
mimo jiné vétsi koncentraci latky ke stfedu.

index latka (objekty)
n= % azl ~=3az2 degenerovany neutronovy plyn (neutronové hvézdy)
n= % v = % hvézdy s plné konvektivnim nitrem
nerelativisticky degenerovany elektronovy plyn
(bili trpaslici, hnédi trpaslici, Jupiter)
n=23 v = % smés idedlniho plynu a zafeni (normalni hvézdy),
relativisticky degenerovany elektronovy plyn
n=>=5 vy = % yhekone¢nd hvézda“ (resp. vnéjsi ¢ast hvézdy
s hustym jadrem a Fidkou obélkou)
n — 0o izotermélni koule (bezsrazkova kulova hvézdokupa)

10.2 Laneova—Emdenova diferencialni rovnice

Rovnice hvézdné stavby nyni zjednodusime nasledujicim postupem:
1. rovnici kontinuity ([2) pfepiSeme pro gravita¢ni potencidl ®;

2. pouzijeme rovnici hydrostatické rovnovéahy ([EEH) a rovnici polytropy ([IL2H)
k nalezeni p(®);

3. dostaneme obycejnou diferencialni rovnici pro ®, kterou lze fesit analyticky
pro ur¢ité hodnoty indexu n (nebo numericky pro vSechny ostatni).

Pro sférickou hvézdu lze snadno zavést gravita¢ni potencial ®. Gravitaéni zrych-

leni, ¢ili sila piisobici na jednotku hmoty, je totiz gradientem potencialu, tedy

@  GMp G
drR~ RZ T R

R
/ 4TR*pdR. (10.26)
0

Tuto rovnici miizeme derivovat podle R (jako sou¢in), a s ptihlédnutim k rovnici
zachovan{ hmoty ve tvaru ) dostdvame

Mg
/—/%
d2e 2@ 2 do
— AT R? 4 =—=— 4 10.2
i R3/ R°pdR—4nGp = R iR 7Gp, (10.27)
0
coz lze snadno upravit na tvar
2 249
all 4 = 10.2
dR2+RdR+ 7Gp=0. (10.28)
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10 Jednoduché analytické modely a odhady

Tuto rovnici zatim neni mozné vy¥esit, nebot v ni kromé potencidlu ®(R) vystupuje
nezndmé hustota p(R).

Vzhledem k vySe uvedenému miizeme rovnici hydrostatické rovnovahy ([EH) psat
také ve tvaru

j_Z:_Géng:pj_; (10.29)
cili
dP = pdd. (10.30)
Podle obecné rovnice polytropy ([IL2H) méme
dpP = K": Lordp (10.31)
a po dosazeni
4o = K”Z Lt-14,. (10.32)
Integraci této rovnice dostaneme
® + konst. = K(n + 1)p= . (10.33)

Jestlize zvolime nulovy bod potencialu na povrchu hvézdy, kde predpokladame p =
0, bude konstanta v rovnici (IL3J) nulova a obdrzime kyzeny vztah p(P)

p= {ﬁr . (10.34)

Dosazenim za p do [IL2ZR) ziskdme rovnici, kde vystupuje pouze potencidl ®

d?’® 2 do 4nG

- 4 S, =0, 10.
a2 "R T Rerop T 70 (10.35)

Jde o oby¢ejnou diferencidlni rovnici druhého ¥4du pro nezndmou funkci ®(R). Nez
ji budeme fesit, provedeme skalovani zavedenim parametru

9 4G
[K(n+1)]"

a! ®" ! = konst. (10.36)

a novych proménnych ¢ a z pomoci vztahti

z=aR, (10.37)
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Polytropni modely hvézd 10.3

kde ®. oznacuje hodnotu ® v centru hvézdy. Bude zifejmé

d® dp dz dep

R s N s 10.

dR dzdr ~ “Tdz (10:38)
420 d [de\ dz . d%p

2 - S (2) & - 29,57 10.
dR? dz <dR> drR ~ ¢ T2 (10:39)
2 d® 202 _ dy
i Y 10.4
RdR z dz (10.40)

Rovnici ([3H) pak lze prepsat do tvaru diferencialni rovnice Laneovy—Emdenovy

o 2dp

— + - =0. 10.41
dz?2  zdz te ( )
Jiny mozny zapis Laneovy—Emdenovy rovnice zfejme je
1 d /[ ,de
—— — "=0. 10.42
z2dz <Z dz> Ty ( )

Tato rovnice se obecné fesi numericky, napf. pomoci rozvoje v fadu. Analyticka
TeSeni existuji pro polytropni indexy n=0,n=1an =>5.

10.3 Polytropni modely hvézd

Reseni rovnice (LA pro n =0 je

plz)=1—— (10.43)

pro n =1 ma feSeni tvar

p(z) = (10.44)

a konecné pron =5

p(z) = (1 - ?) - : (10.45)

jak se mtizeme snadno presvédcéit zpétnym dosazenim. Povsimnéme si, ze disledkem
feSeni pro n = 5 je, ze povrch hvézdy, kde je podle nasi volby ® = 0, a tedy také
¢ = 0, odpovidd nekonecné velké hodnoté z, a tedy i R. Jinymi slovy, hvézda
stavéna podle polytropy n = 5 se rozprostirad do nekonecna.

Numerické feseni pro libovolnou hodnotu n mizeme snadno ziskat Eulerovou
metodou. Prislusny kéd programu ve Fortranu 77 by mohl vypadat nasledovné
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10 Jednoduché analytické modely a odhady

c pocatecni podminky
z=1.e-3
phi = 1.e0
dphi_dz = 0.e0
do while (z.1lt.zmax)
¢ Laneova-Emdenova rovnice
d2phi_dz2 = -2.e0/z * dphi_dz - phix*n
¢ Jjednoduchy Euleruv integrator
dphi_dz = dphi_dz + d2phi_dz2 * dz
phi = phi + dphi_dz * dz
write(*,*) z, phi
z =2z + dz
enddo

¢ = DD,

Obrazek 10.2: Analytickd a numericka FeSeni Laneovy—Emdenovy rovnice, tedy funkce ¢(z), pro
rtizné hodnoty polytropniho indexu n. Hladinu, kde je ¢ = 0, povazujeme za povrch hvézdy.

Hustota. Vyznam polytropnich modeld spociva v tom, ze pomoci nich lze ¢init
ur¢ité odhady vnitini stavby hvézd. Jak jsme jiz vidéli, 1ze napf. pomoci rovnice
([[@34) pocitat hustotu v libovolném bodé hvézdy ze znalosti hustoty v centru

P (E)n e (10.46)

Pro pripad n = 0 bychom dostali
p(R) = peg’ = pe, (10.47)

neboli homogenni hvézdu s konstantni hustotou. Pro vétsi n vychézi vzdy vétsi
koncentrace latky ke stredu.
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Polytropni modely hvézd 10.3

Rovnéz si mizeme vSimnout, Zze podle vztahtt ([IL34]) a (L34 plati

1 R\> K(m+1) 1=
—_— = —_ = cn . 1 -4
a? (z) G " (1048)

Tuto rovnici lze pouzit k urceni centralni hustoty p. ze zadaného poloméru R,
a odpovidajici hodnoty z., ziskané integraci Laneovy—Emdenovy rovnice. Plyne
z ni rovnéz, ze

1—n
R, x p" . (10.49)

Vidime tedy, ze pro vSechny polytropni modely s n > 1 je polomeér hvézdy klesajici
funkci jeji centralni hustoty.

Tlak. Podobné lze odvodit odhad pro tlak; kombinaci rovnic ([L2H) a ([L34)
dostavame

pP
P = 10.50
£ (10.50)
z ¢ehoz vyplyva

P=P.p"t. (10.51)

Teplota. Z rovnice (LH) plyne ihned teplota pro hvézdnou latku

1
1-p8 3R ) 3 n

T=—— =T.ps . 10.52
< 5 a’ @ (10.52)

V piipadé odligné stavové rovnice by byla pochopitelné odlisnd také funkce T'(¢).

Hmota obsazena v kouli. Pro hmotu v kouli o poloméru Ry miZeme psat s vyu-

Zitim rovnice ([LZH)

R() RO
Mg(Ry) = / 4tR?*pdR = 47p. / R?*¢"dR, (10.53)
0 0

kde Ry oznacuje néjakou uvazovanou vzdalenost od stiedu hvézdy. Pokud prove-
deme substituci R = z/«, dle zavedené transformace ([IL37), vyjde

20 zZ0
1 3
Mp(20) = 4mpe— /zzgpndz = 47rpcR—?? /z2g0”dz, (10.54)
a 24
0 0
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10 Jednoduché analytické modely a odhady

kde zy opét predstavuje hodnotu této proménné v uvazované vzdalenosti Ry od
centra hvézdy. Integral na pravé strané ovsem mizeme snadno vyjadrit z Laneovy—
Emdenovy rovnice ([ILZ2), takze dostavame

R} de(z0) 1 dp(z0)
Mp(z0) = dmpe—2 [ —22 — dmp RS (- =220 10.
r(z0) = 4mp e ( SR mpe Ry PO (10.55)

Hmota obsazend v kouli o daném poloméru je tedy dana derivaci gravitac¢niho
potencialu v daném bodé.

Je prirozené mozné zavést také stiedni hustotu hvézdy ziejmym vztahem
M,

1_p3°
g’er*
kde hvézdickou jsou znaceny hodnoty velicin odpovidajici povrchu hvézdy. Pro cel-
kovou hmotnost hvézdy M, samoziejmé plati rovnice (IILRH) pii 2o = 2.

Hodnoty =z, —zf% a % byly pro rizné hodnoty polytropniho indexu n
numericky spocteny a tabelovany, takze pomoci nich bylo mozno pro hvézdu o dané
hmotnosti M, a poloméru R, spocitat jeji vnitini strukturu.

p= (10.56)

Srovnani polytropnich modela se standardnim modelem Slunce. Jiz ze zdkladni
fyziky vime, Ze smési plynu a zafeni by méla pfiblizné odpovidat polytropa s n = 3
(viz ([LH)). Potvrzuje to i porovnani jednoduchého polytropniho modelu se slo-
Zitym standardnim modelem Slunce (obr. [3). Pokud v polytropnim modelu fi-
xujeme polomér Slunce (misto, kde ¢ = 0), vychdzi z rovnice ([ILAY) centralni
hustota p. = 90 gcm ™3, jen o malo mensi nez piesna hodnota 150 gcm 3. I profily
hustoty p(R), respektive derivace p’'(R), v oblasti zény zafivé rovnovahy si dobte
odpovidaji.

Co se teploty tyce, polytropni model vede k centrdlni teploté Slunce 12 mili-
ont kelvinti, coz je slusny odhad vzhledem k soucasnym nejlepsim modeliim, které
udévaji T, = 15,4 - 105 K.

Chandrasekharova mez. 7Z rovnic (IL2H) a (LZR) plyne, ze

3—n
M, x pcR? o p2 . (10.57)

Zminili jsme se jiz, ze jedna polytropa s indexem n = 3 odpovida stavové rovnici
relativisticky degenerovaného elektronového plynu. Podle pravé uvedené rovnice
hmotnost takto konstruované hvézdy nezavisi na centralni hustoté a pro nume-
rické hodnoty odpovidajici relativistickému degenerovanému elektronovému plynu
vychézi
M, (mezni) 5,836

Mg T
To je slavna Chandrasekharova mez stability bilych trpasliki. VSimnéme si, Ze
pro kompaktni hvézdy, které jiz prodélaly nuklearni vyvoj, mtzeme predpokladat
X =0, a tedy pe = 2, coz pro né dava limitni hmotnost 1,459 M.

(10.58)
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100 standard solar mode| =
polytropes n=2.5, ..., 3.5
n=3, py=90 g/cm®, =1 -0.0006 ——
10 F 4
L 1F E
£
o
k=)
Q
01k .
0.01 ¢ E
0.001 : : : - :
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1
R{Rsunl

Obrazek 10.3: Porovnani polytropnich modeli se standardnim modelem Slunce na profilu hustoty
p(R). Vsechny modely jsou skdlovany tak, aby polomér hvézdy vychdzel roven 1 Rg; centralni
hustota pak je samoziejmé pro kazdy model jina. Uvazované hodnoty indexu n jsou od 2,5 do 3,5.
V z6né zarivé rovnovahy by standardnimu modelu Slunce nejlépe odpovidala polytropa s n = 3,15,
pe =95g/cm3, 3 =1 — 0,0006.
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11 Hvézdny vitr a ztrata hmoty
z hvézd

11.1 Observacni fakta

To, ze hvézdné atmosféry nemusi byt statické, a ze z nich mize dochéazet k tniku
hmoty do okolniho prostoru, naznacovala existujici pozorovani delsi dobu.

Jiz Biermann (1951) upozornil na to, Ze plynné ohony komet, mifici vzdy smé-
rem od Slunce, nasvédcuji pritomnosti radidlniho vytoku plynu ze Slunce do mezi-
planetarniho prostoru, a odhadl vytokové rychlosti na 500 km/s v blizkosti Slunce,
urychlujici se az k 1500km/s ve velkych vzdalenostech od Slunce. Od padesatych
let, kdy zacaly byt vypoustény sondazni rakety a pozdéji i druzice a meziplanetarni
sondy, bylo pfimo mozné mérit tento tok plynu, slunecni vitr — nejprve v okoli
Zemé a posléze i v raznych vzdalenostech od Slunce.

Z méfeni sluneéniho vétru v blizkosti Zemé (r = 1 AU) plyne koncentrace n ~
10 ¢astic/cm3 a rychlost v ~ 400km/s. To odpovidd hustoté p ~ mpyn = 1,7
10~2%kg/m? a celkové ztraté hmoty ze Sluncdl

dM,
dt

=4rr?vp~3-107 M /rok. (11.1)

Pozorovaci diikazy vétru u chladnych hvézd. Pro obry a veleobry chladnéjsi nez
GO byly pozorovany nasledujici jevy:

1. Absorpé¢ni ¢ary vapniku a hoféiku byvaji posunuté do fialova vuci rychlosti
fotosférickych Car, coz naznacuje rozpinani materialu smérem k pozorovateli.
U znédmych spektroskopickych dvojhvézd radidlni rychlosti téchto ¢ar nesdileji
obézny pohyb, coz pfesvédcivé dokazuje jejich cirkumsteldrni, resp. cirkum-
binarni ptvod.

2. Zminéné chladné hvézdy maji vétsinou také chromosférické emise ¢ar vapniku
a horc¢iku, a pravé pro hvézdy s cirkumstelarnimi absorpcemi maji dvojité
emisni slozky pomér V/R (viloet/red) mensi neZ jedna. Pro tytéz hvézdy se

IHmota se ztraci také zafenim, nejen korpuskulemi! P¥i zafivém vykonu Lo = 3,84-1026 W to

<« . dM _ Lo —14
¢ini g = 6—29 ~ 7-1071* Mg /rok.
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11 Hvézdny vitr a ztrata hmoty z hvézd

rovnéz pozoruji cirkumstelarni absorpéni ¢ary He I na vinové délce 1083,0 nm,
posunuté do fialova o 150 az 200 km/s.

3. Pro zékrytové dvojhvézdy sestavajici z chladného veleobra a horké slozky
spektralnfho typu B (soustavy typu ¢ Aur) lze béhem zdkryté pozorovat,
zejména v druZicovych ultrafialovych spektrech, cirkumstelarni ¢ary z obalky
veleobra, a v pribéhu zékrytu tak studovat strukturu hvézdného vétru v rizné
vzdalenosti od povrchu veleobra.

4. Na spektrech s vysokym rozlisenim byly nalezeny cary z cirkumsteldrnich
obalek veleobri typu M az do vzdalenosti nékolika tisicti poloméru veleobra.

Dukazy pro horké hvézdy. Pro horké hvézdy spektrdlnich tiid O a B o vysoké
svitivosti byl tinik plynu pozorovén nejprve na zakladé profili P Cygni (nazvanych
podle veleobra P Cygni, pro kterého jsou tyto ¢ary zvlasté ndpadné; obr. [Tl). Jde
o kombinaci emisni ¢ary, s radialni rychlosti odpovidajici radialni rychlosti hvézdy,
a absorpéni ¢ary téhoz iontu, ktera je vSak posunuté do fialova a mé tedy zapornou
rychlost.

Takovy profil vznikne, kdyZ hvézdu obklopuje expandujici obdlka: emisni slozka
ma pivod v horkém Fidkém plynu okolo, rozpinajicim se na vSechny strany stejné,
kdezto dopplerovsky posunutd absorpéni ¢ara vznika v oblasti pfed hvézdou, kdy
je poloprithledny plyn, letici k pozorovateli, v popfedi husté spojité zarici fotosféry
(obr. IT3).

Poté, kdyz byla ziskana prvni kvalitni ultrafialova spektra hvézd vné zemské
atmosféry, byly u mnoha veleobrt pozorovany vyrazné P Cyg profily resonan¢nich
¢ar iontu jako C IV, Si IV ¢i N V| které mély v nékterych piipadech velmi ostie
definovén fialovy okraj absorpce. Posun o AX ~ 15A na A = 1500 A naznacuje,
ze plyn se ve velkych vzdalenostech urychluje az na kone¢né rychlosti v = c% ~
3000 km/s. Pozdé&ji bylo zjisténo, Ze projevy vétru lze nalézt i u hvézd se zévojem
(v anglické literatufe Be stars) o nizsi svitivosti, t.j. s tfidami svitivosti V, IV a III.

Unikova rychlost. Z nebeské mechaniky je znamo, Ze mé-li se hmotna astice
dostat z néjakého centralniho gravita¢niho pole do nekonecna, musi byt jeji celkova
mechanické energie kladna

GM.m (11.2)

1
E = FEy + Eqg = —mv® —
2 T

Pro tnikovou rychlost vesc s povrchu hvézdy o hmotnosti M,, ¢ili ze vzdalenosti
rovnikového poloméru Ry, tedy plati

2G M.,

Vesc =
Rrov

(11.3)
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Obréazek 11.1: Profily typu P Cygni pozorované u hvézdy P Cygni, kterd je pfimo prototypem.
Zachyceny jsou spektralni ¢ary H, a He 1.
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Obrazek 11.2: Spektrum hvézdy ¢ Puppis v UV oblasti (117 az 144 nm), pofizené druzici Co-
pernicus. Je na ném patrné mnozstvi Sirokych spektralnich ¢as s charakteristickymi profily

P Cygni; tzké cary jsou zpiusobené absorpci v mezihvézdném prostfedi. Pfevzato z Morton a Un-
derhill (1977).
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S
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Obrazek 11.3: Vznik profilu P Cygni emisi zafeni (v oblastech oznaGenych S) a dopplerovsky
posunutou absorpci (v oblasti F) v rozpinajici se cirkumstelarni obalce.

Tabulka 11.1: Unikové rychlosti vesc podle rovnice (LA na povrchu riiznych hvézd.

hvézda M. Riov Vesc
(Me)  (Ro) (km/s)

Slunce 1,00 1,00 618
o7V 26,0 854 1079
O7Ma 28,0 22,9 683
BOV 14,6 5,80 979
B5V 4,36 3,01 743
AOV 2,24 2,09 639
FOV 1,50 1,56 606
GOV 1,16 1,25 595
KOV 091 1,01 556
KOIIT 2,9 10,0 333
MOV 045 0,52 575
Mo0la 158 500 110
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Parkerova teorie vétru u chladnych hvézd 11.2

Pokud hmotnost a rovnikovy polomér hvézdy budeme vyjadifovat v jednotkach
hmotnosti a poloméru Slunce, dostaneme rovnici

1 1

M.\2 (Riov\ 2
esc = 017,61k . 114
v 617,6 m/s(MQ) (R@> (11.4)

Nékolik odhadt, v jakém rozmezi se pro realné hvézdy takové tnikové rychlosti
v blizkosti jejich povrchi mohou pohybovat, je shrnuto v tabulce Il

11.2 Parkerova teorie vétru u chladnych hvézd

Nestabilita isotermalni atmosféry. V jednorozmérném piipadé planparalelni at-

mosféry plati jednoduché rovnice hydrostatické rovnovihy dP = —pgdz. Dosazenim
Et a formélni integraci ziskdme pro tlak
© pmu
P(z)=P(0 — dz| 11.5
() =POex» |- [ ga:] (115)

pricemz integral musi divergovat, aby exponencidla konvergovala. Pokud ve velké
vzdalenosti pfedpokladame zavislost teploty ve tvaru polynomu 7'(z) o 2™, [ 27"
27"t musi byt evidentnd n < 1, aby tato podminka byla splnena Izotermalm
atmosféra (n = 0) je stabilni.
Ve tfech rozmérech (sférické symetrii) je vSak situace odlisnd. Ve vyrazu pro
tlak se navic objevi T% z gravita¢niho zrychleni

P(r) = P(R) exp [— /R ' k‘%f) C’% dr'| | (11.6)

takze pfi obdobné zavislosti teploty T'(r) o< r™ vychaz{ podminka stability n <
—1. Statickd isotermélni atmosféra tedy neexistuje! Misto rovnice hydrostatické
rovnovahy musime pouzit rovnici pohybovou.

Hydrodynamické rovnice. Zaklady teorie slune¢niho vétru formuloval jako prvni
Parker (1958). Ukdzal, Zze potfebné tnikové rychlosti lze dosdhnout fesenim hyd-
rodynamickych rovnic a ze k vytoku plynu dochézi ze slunecni korény zahtaté na
teplotu 3000000 K. Takovy mechanismus mizeme ocekavat u relativné chladnych
hvézd, které maji rozsdhlé podpovrchové konvektivni zény, a tedy i chromosféry
a kordny.

161



11 Hvézdny vitr a ztrata hmoty z hvézd

Pohybova rovnice pro radiadlné se rozpinajici plyn je

gravitace gradient
—N— tlaku
do(r, ¢ M.,d o~
m ’U(T7 ) — _G m _ d_P147 (117)
dt r2

kde v oznacuje rychlost, dm hmotnost infinetezimalné tenké kulové vrstvy plynu,
A ji pFislusnou plochu a M, hmotnost hvézdy. Dosadime za dm = Adrp a ziskdme

— 2
=0 v cs

~~ ~~ =
Ov  Ov dr  GM. 0P, A
at " or dt 2 9p PAdrmp

(11.8)

Budeme-li uvazovat staciondrni piipad, je ¢asova derivace rychlosti nulovéa. Rych-
lost zvuku ¢ mtzeme pro adiabaticky d€j, popsany P = Kp”, vyjadfit jako

loP | P | kT
= = Kyl = [y = . 11.9
¢ o5 P 75 Vo (11.9)

Vysledkem je Bernoulliho rovnice

d 1dp = GM,
U—U+c2——p =

dr * pdr r2

0. (11.10)

Zéavislost hustoty na rychlosti p(v) miizeme zjistit z rovnice kontinuity

dM = 4nr? vdt p = 4mrd vedt po (11.11)
¢ili
p(v) = ravopor vt (11.12)
a tedy
1dp 9 _3 1 _o9 _odv 2 1dv
—_ 7 = -2 — —_— = —-— - ——, 11.1
pdr rv( v Y r  wvdr (11.13)

Po dosazeni vyrazu do (ILI0) ziskdme Parkerovu rovnici

d 2\ 22 GM,
vl (1 - C—2> _ 5 =0, (11.14)
v

r 72

coZ je diferencidlni rovnice 1. ¥4du pro funkei v(r). Jeji numerické fesenf] vidime
na obrazku [[TA

2Asi nejjednodussi je vyjadiit derivaci rychlosti % = ﬁg/u?) (2? - Gg*), uvazit po-
¢ateéni podminky vg = 0 na 79 = 1,01 Rg a provést Eulerovu integraci vit1 = v; + %Ar,

ri+1 = 7; + Ar. Pouze je tfeba oSetfit singularitu pfi v = cs.
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Obrazek 11.4: Numericka feSeni Parkerovy rovnice pro hvézdny vitr, zavislost rychlosti v na vzda-
lenosti r. Pohyb za¢ind na ro = 1 R a malych hodnotach vo € (0,01;10) m/s. Hodnota rychlosti
zvuku byla zvolena konstantni ¢s = 100 km/s, ¢ili se jednd o isotermélni model. Vétsina FeSeni
(v Sedé oblasti) je nezajimavd, nebot kon¢i na malych rychlostech nebo malych vzdalenostech; jinde
(v bilé oblasti) zddné FeSeni neexistuji (resp. jde o feSeni pro akreci, kterd za¢inaji na velkych r).
Dilezité je ovSem kritické teseni (Cervené) pro vo = 0,216 m/s, které se vyznacuje prekrocenim
rychlosti zvuku ¢s pfesné v kritické vzdélenosti rc = 10 Ry, kde je funkce H(r) = 0. Vede totiz
na vitr, tedy urychleni az na v ~ 400 km/s ve velké vzdalenosti r ~ 1000 R .
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11 Hvézdny vitr a ztrata hmoty z hvézd

11.3 CAK teorie hvézdného vétru fizeného
zarenim

Horké hvézdy maji jen velmi malé podpovrchové konvektivni zény, a proto u nich
existence horkych korén neni prili§ pravdépodobné. I kdyby vsak korény z néjaké
dosud neznamé pri¢iny mély, Parkertiv mechanismus vzniku slunec¢niho vétru by
nebyl pro horké hvézdy pouzitelny. Jak upozornili Lucy a Solomon (1970), k dosa-
zeni pozorovanych rychlosti hvézdného vétru horkych hvézd (2000 az 3 000 kms—1)
by v hypotetické koréné musely panovat teploty fadu 10 miliént K, pfi kterych by
ionty C IV, SiIV ¢i N V musely ddvno zaniknout v disledku srazkové excitace.

Lucy a Solomon (1970) proto navrhli jiny mechanismus: vznik hvézdného vétru
ptisobeného mechanickou silou v dtsledku selektivni absorpce zdateni v silnych re-
sonancnich ¢ardch. Jejich myslenka byla zadsadnim zptsobem vylepsena v kli¢ové
praci Castora, Abbota a Kleina (1975), ktefi ukdzali, Ze sila, zptisobujici tnik plynu
z atmosfér horkych hvézd, vznika diky selektivni absorpci velkym mnoZstvim spekt-
rdalnich ¢ar v ultrafialové oblasti, ne pouze diky ¢aram resonan¢nim. Podafilo se jim
ukézat, ze vyslednd sila vede na ztratu hmoty, ktera je stokrat vyssi, nez podle vy-
poctu Lucyho a Solomona (1970). Jejich préce se zahy stala klasickou praci v oboru
a dnes lze ¢asto nalézt odkazy na standardni CAK teorii hvézdného vétru fizeného
zafenim.

Zrychleni pusobené zarenim. Naznaéme si nyni, jak se hvézdny vitr modeluje.
Prvni potfebnou rovnici je zminovana rovnice kontinuity, kterd je primo ¢asovou
derivaci rovnice (),

dM
e =4mrpu, (11.15)

kde M je tok hmoty povrchem koule o poloméru r, nazyvany ¢asto rychlosti ztraty
hmoty hvézdnym vétrem, a v je rychlost radidlniho pohybu plynu ve vzdalenosti r
od centra hvézdy.

Druhé rovnice je pohybovéd (hydrodynamicka), obdobné jako ), do niZ je
ale potfeba kromé gravitac¢niho zrychleni a gradientu tlaku dosadit i zrychleni g,
ptisobené zafenim

d?r GM, 1dP,

@Z— 2 —;?4-91“ (11.16)

Jak vime podle rovnice ([Z60), pro mechanickou silu ptisobici na tenkou vrstvu
plynu o tloustce dr a plose A lze psét

fo= pdé”A / kyFodv . (11.17)
0

164



CAK teorie hvézdného vétru fizeného zarenim 11.3

kde F, je monochromaticky tok zafeni a x, opacita. Pfislusné zrychleni vrstvy je

fr fr 1 /°°
r = = = — v l/d . 11.1
9= dm pdrA ¢ J, rvFudy (11.18)

Jasné vidime, ze zrychleni bude velké pro horké hvézdy, majici velky tok F,. Diile-
Zité je téz védét, co je hlavnim zdrojem opacity.

Lucy a Solomon (1970) ukézali, Zze absorpce zafeni v resonané¢nich ¢ardch ve
vlnovych délkach v blizkosti maxima zafivého toku je dostateéna k tomu, aby vy-
sledné zrychleni (IITH) bylo kladné. Atmosféra pak neni statickd a musi dochazet
k tniku hmoty. Cela véc je jesté usnadniovana tim, ze jakmile se néjaké vrstva plynu
da do pohybu, budou ionty v ni diky Dopplerovu posuvu pohlcovat zafeni na vys-
sich frekvencich nez v klidovém stavu, tedy zafeni, které predtim pohlcovano byt
nemuselo.

Castor, Abbot a Klein (1975) feSenim pohybové rovnice se zapo¢tenim absorpce
v mnoha caradch v UV oblasti zjistili, ze v nadzvukové oblasti je pomér zrychleni
tniku plynu ke gravitaénimu zrychleni témér konstantni, asi 1,5. Tim vysvétluji,
pro¢ lze rychlost plynu popisovat empirickou formuli

r

o(r) = v (1 - &)B, (11.19)

kterou uzival jiz Chandrasekhar ve tficatych letech. Parametr § udévaji roven %,
rlizni autofi jej ale voli rtizné. Rychlost v nekonecnu v, musi prevysovat rychlost
unikovou. Spocetli rovnéz, ze napf. pro hvézdu hlavni posloupnosti spektralniho

typu O5 ¢ini rychlost ztraty hmoty 6-10~¢ Mg ro¢né.

Vliv metalicity na vitr. Je dobré si uvédomit, co vSe ndm rovnice [[ILIX) k4.
Pokud budeme uvazovat hvézdy, které vznikaly v obdobi, kdy mezihvézdna latka
obsahovala jen malé procento tézsich prvku (napiiklad typicky obsah tézsich prvka
v Malém Magellanové mraénu se odhaduje na Z = 0,004), budou podminky pro
vznik silného hvézdného vétru podstatné hors?, nebot atmosféra takovych hvézd
bude obsahovat témé¥ vyluéné jen nepocetné absorpéni ¢ary vodiku a helia (k, je
nizké).

Casova modulace hvézdného vétru. V nedavné dobé byla rozpracovana teorie
hvézdného vétru soustiedovaného rotaci smérem k rovniku hvézdy. Bjorkman a Cas-
sinelli se pomoci této teorie snazili vysveétlovat vznik hvézd se zdvojem. Rovnéz exis-
tuji pozorovani, ze hvézdny vitr neni rovnomérny proud hmoty, existuji naznaky
modulace s rota¢ni periodou (viz obr. [T az [[T7). Na tuto moZnost upozortiovali
napt. Mullan (1984) ¢i Harmanec (1991), pozorovanim byla podobnd modulace po-
prvé dolozena Owockim a spol. (1995) a hydrodynamicky model cirkumstelarnich
korotujicich struktur byl publikovan v praci Cranmer a Owocki (1996).

165



11 Hvézdny vitr a ztrata hmoty z hvézd

position of
outflowing gas to observer
at time tr i !

Obrazek 11.5: Trajektorie, kterou zaujimaji ¢astice vyvrhované z urcitého mista na povrchu rotujici
hvézdy (pohled ve sméru rotacni osy). P¥i pozorovani spekter (pozorovatelem v roviné rovniku)
se objevi modulace intenzity a profili ¢éar s rota¢ni periodou hvézdy. Prevzato z prace Harmance
(1991).
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Obrazek 11.6: Hydrodynamicka simulace struktury hvézdného vétru (korotujici interakéni oblasti,
CIR), ktera je ve stacionarnim stavu. Sedou skalou je znazornény normalizované hodnoty: (a) hus-
toty, (b) radialni slozky rychlosti, (¢) azimutélni slozky rychlosti a (d) radidlni Sobolevovy optické
tloustky. Prevzato z prace Cranmera a Owockiho (1996).
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Obrazek 11.7: Vlevo: série spekter hvézdy HD 64760 potizenych v ¢afe SiIV (A = 139,4nm). Na
vodorovné ose je dopplerovska rychlost, na svislé ¢as, monochromaticky tok je zobrazen stupném
Sedi. Dole je spoc¢teny primérny profil ¢ary (plnou ¢arou) a maximalni odchylky (Garkovang).
Vpravo: analogicky graf pro modelovy vypocet, ve kterém autofi predpokladali zhusténiny hvézd-
ného vétru, buzené neradidlnimi pulzacemi hvézdy. P¥evzato z Owocki a spol. (1995).
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11.4 Vliv hvézdného vétru na vyvoj hvézd

Parametricky popis vétru. Reimers (1975) odvodil ze spektroskopickych pozoro-
véani ¢ervenych obrt empiricky vztah pro ztratu hmoty (obr. [LY)

dM R L (M
o = 4-10_13M@/rokR—® . (M®> : (11.20)

v némz jsme jesté doplnili t¢innost 7y, kterou mzeme povazovat za volny para-
metr. Tento Reimerstiv vitr neni samoziejmé pouzitelny univerzalné pro vSechny
typy hvézd ve vsech fazich vyvoje. Napriklad u souc¢asného Slunce je skutecné po-
zorovany vitr fadové 10 krdt méné efektivni nez by plynulo z ([T20) pifi ny = 1.

Vliv vétru. Hvézdy ztracejici hmotu vétrem se chovaji jako hvézdy s niz$i hmot-
nosti. Béhem vyvoje na hlavni posloupnosti je vSak u chladnych hvézd vliv nepa-
trny; vzdyt Slunce za dobu své existence ztratilo jen 0,01 % své hmotnosti, nebyl-li
dfive vitr silnéjsi. Naproti tomu horké hvézdy mohou na hlavni posloupnosti ztratit
fadove 1 10 Mg (Schaller a spol. 1992).

U éervenych obri miZzeme pii zapocteni vétru zjistit mensi zafivy vykon (viz
obr. [[TY). Ve vysledku vede vitr k malému prodlouzeni doby zivota. (P¥ili§ velka
protoZe v nitru nenastanou podminky pro zazehnuti pozdéjsich reakei.)

Velky vyznam ma vitr v zavérecnych fazich vyvoje, naptiklad pro hvézdy na
asymptotické vétvi obrit (AGB) jsou pozorované ztraty hmoty az M > 1073 Mg za
rok, pfi pomérné malé rychlosti v ~ 10 km/s. Tento supervitr (angl. superwind) je
pravdépodobné buzen tlakem zdfeni na prachové castice, uhlikaté nebo silikdtové,
které bézné kondenzuji v rozsdhlych obalkich obfich hvézd (Lagadec a Zijlstra
2008).

Hvézdny vitr vyznamné prispiva k obohaceni mezihvézdného prostredi tézsimi
prvky, a postupné tak zvysuje metalicitu mezihvézdné latky. Vitr je (pro nékteré
prvky) pravdépodobné vydatnéjsim zdrojem neZ exploze supernov.
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Obrézek 11.8: Ztrata hmoty dM/dt Reimersovym vétrem (Gmérna zafivému vykonu L) v zévislosti

na Case, pro hvézdy s hmotnostmi 0,1 az 100 M. Vypocet programem EZ.
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Obrazek 11.9: Vliv zapoc¢teni hvézdného vétru na vyvoj hvézdy (M = 1Mg) v HR diagramu.
Uéinnost vétru byla zvolena 7y = 1. V§podet programem EZ.

169



170



12 VIliv rotace

12.1 Rocheiv model a jednoduché odhady

Hruby odhad vlivu rotace na rozméry hvézdy poskytuje Rochetiv model. Je zalozen
na predpokladu, Zze vS§echna hmota hvézdy je soustfedéna ve hmotném bodu v jejim
centru, a na predpokladu tuhé rotace s ithlovou rychlosti w. Z hlediska povrchovych
vrstev je tento predpoklad u redlnych hvézd docela dobfe splnén. (Vnitini stavba
takové hvézdy by se vlastné méla podobat polytropé s indexem n > 5, kterad se
rozprostird do nekone¢na nebo jinymi slovy je velmi koncentrovana ke stiedu.)

Rotujici hvézdu budeme popisovat v neinercidglni soustavé korotujici s hvézdou,
s valcovymi soufadnicemi [, z. Osa z je identickd s osou rotace, a druha soufad-
nice [ odpovida kolmé vzdélenosti od rotacni osy (obr.[[ZTl). Na ¢astici v atmosféte
hvézdy ptsobi jednak gravita¢ni zrychleni az = —GM,r~2, kde r? = 2+ 22, jednak
odstiedivé a, = w?l. Jejich ptisobeni popiseme celkovym potencidlem (a = V)

GM, 1 ,,
" + 5% =. (12.1)

Ekvipotencidlni plochy jsou zaroven plochami konstantni hustoty, takze rotujici
hvézda bude zaujimat tvar nékteré konkrétni ekvipotencialni plochy.

v =

z

Obrazek 12.1: Zavedeni vélcovych soufadnic (,2) pro vypocet gravita¢niho potencidlu rotujici
hvézdy.

Zkoumejme, jaké budou vlastnosti kriticke plochy, pro niz bude nékde vyslednice
pritazlivé a odstredivé sily nulova. Podminkou pro to je nulovy gradient potencialu
(V¥ = 0). Konkrétné dostavame

ov

_ 1 2 . 2\-2o. _ -3, _
5 = QGM*(Z +29)7222=—-GM,r°2=0, (12.2)
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coz je zfejmé splnéno vsude v roviné rovniku hvézdy, t.j. pro z =0, a

ov
5= —GM, (> +2%) 34+ wi=0. (12.3)
Protoze z = 0, je tato druhd podminka splnéna pro Iy, pro néz plati
GM,(13)"7 = GM,l;% = w?, (12.4)
¢ili
s/ GM,
o= 1{/——%" (12.5)

Hodnota kritického potencidlu je tedy

GM, 1 3
Uit = + w2 = Zw?i2. (12.6)
lo 2 2
Kritickd ekvipotencidla ¥ = Wy,;; je mnozinou bodu (I, z), pro néz plati
GM, 1
+ —wi? = Uy (12.7)

VIZ 422 2
MiiZzeme jesté zjistit hodnotu poldrniho poloméru z,.1 takové kriticky rotujici hvéz-
dy, jestlize polozime [ = 0 a dosadime za GM, = w?[}

213
w32 (12.8)
52 2
pol
Dostavame
2
zpol = 3o (12.9)

a vidime, ze hvézda rotujici na mezi své dynamické stability ma rovnikovy polo-
mér o polovinu vétsi nez polomér polarni. Tvar ekvipotencial je znézornén na ob-
razku a priklad hvézdy rotujici blizko kritické meze uvddime na obrazku

Odhady poloméri hvézd. Rotacni zplosténi miZe mit vliv na odhady poloméru
hvézd z jejich hvézdné velikosti. Pokud bychom pozorovali hvézdu rotujici v bliz-
kosti kritické rota¢ni rychlosti zhruba od pélu rotace, budeme vidét v zasadé jeji
rovnikovy polomér. Pokud vsSak pozorujeme hvézdu zhruba v roviné jejiho rov-
niku, mtzeme primét zarici plochy v prvnim ptiblizeni aproximovat plochou elipsy
s velkou poloosou rovnou rovnikovému, a malou polarnimu poloméru hvézdy. Pro
efektivni polomér R.g tak dostavame

3
TR = mab = ingol : (12.10)
neboli
3 .
Reﬁ = 5 Rpol - 17225 Rpol . (1211)
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Obrazek 12.2: Ekvipotencialy rocheovského potencidlu ¥(l, z) rotujici hvézdy o hmotnosti M =
3,5 Mg a rotaéni periodé P = 15,9h. Cervené je vyznacena kritickd hodnota potencidlu ¥y,
¢ili maximalni rozmér, jaky hvézda muze zaujmout, aby byla jesté stabilni. Tence je nakreslena
ekvipotencidla ¥ = 1,028 ¥4, priblizné odpovidajici hvézdé Regulus.
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Obrazek 12.3: Rekonstruovany obraz hvézdy Regulus («a Leo) ziskany interferometrem CHARA
ve filtru K. Pfi své hmotnosti 3,5 M, periodé 15,9h a poloméru rotuje hvézda blizko meze
stability. Zfetelné je také ztemnéni rovniku oproti pdlim, zpusobené rozdilnym gravitaénim po-
tencidlem a tedy i teplotou. Teckované je naznacena osa rotace hvézdy. Prevzato z prace McAlis-
tera a spol. (2005).

Ad (mas)
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12 Vliv rotace

Minimalni rotaéni perioda. Uvedme si v té souvislosti nékolik uzite¢nych zaklad-
nich vztaht, které se hodi pro podobné odhady. U rotujicich hvézd se mtzeme
setkat s projevy rychlé proménnosti jasnosti nebo profilt spektralnich ¢ar. MiZe se
stat, ze si budeme chtit ucinit predstavu, v jakém rozmezi se miize nalézat rotacni
perioda rotujici hvézdy. Oznacime-li v rovnikovou rota¢ni rychlost hvézdy, Ry jeji
rovnikovy polomér a P, jeji rotacni periodu, plati zfejmé

21 Ryov

=—. 12.12
Y Prot ( )

By va zvykem vyjadfovat obvodovou rotaéni rychlost v kms™!, rotaéni periodu
ve dnech a poloméry hvézd v jednotkach slune¢niho poloméru. Pro slune¢ni polomér
mizeme pfijmout hodnotu Re = (6,95508 + 0,00026) - 108 m (viz dodatek [AZ)
a dostavame uzite¢nou pracovni rovnici

Rrov 1
R@ [Prot]d .

v = 50,57877 km/s (12.13)

Z4dna hvézda nemtize rotovat rychleji, nez kritickou rychlosti vy, pti které
se pfitazlivé a odstfedivé zrychleni vyrovnavaji (nazyvé se téz Keplerova ¢i obézna
rychlost)

GM, v}% it
— = = 12.14
R?OV RFOV ’ ( )
coz vede na vztah
GM,
Vkrit = R (12.15)

Pokud opét hmotnost a rovnikovy polomér hvézdy budeme vyjadfovat v jednotkach
hmotnosti a poloméru Slunce z prace Gundlach a Merkowitz (2000) a pouZzijeme-
li moderni hodnoty gravitaéni konstanty, Mo = (1,988435 %+ 0,000027) - 102 kg,
G = (6,674215 £ 0,000092) - 10~ m3 kg 's72, bude

1 1
M* 2 Rrov 2
ri =4 5 22k . 12.1
Vit = 436,822 km /s <M@) (R@ ) (12.16)

Kombinaci vztaht ([ZI2) a (ZIH) dostdvdme odhad minimalni mozné rotacéni
periody ve tvaru

1 3
27 Rroy . M.\ 2 (Riov\? .
Pmin = = 0,11587(31 P — =
Vkrit (M®> < R@ >

1 3

. M.\ 2 (Rpo\?
= 0,21287d P . 12.17
’ (M®> < Ro ) ( )
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Maximalni rotacni perioda. Pro konkrétni hvézdy ve vétsiné pripadd nezndme
sklon jejich rota¢ni osy viéi nam, z rota¢niho rozsifeni profild spektralnich car
proto uréime pouze projekci rotac¢ni rychlosti vsini < v, tedy hodnotu, kterd je
mensi nez skutecnéd rovnikova rotac¢ni rychlost nebo je ji nanejvys rovna. Proto
muzeme pro hvézdu se zméfenou promitnutou rotacni rychlosti v sini — mame-li
pfedstavu o jejim poloméru — odhadnout i mazimdlni moznou rotacni periodu

s pouzitim vztahu ([212):

27TRrOV Rrov 1

Prax = = 50,57877d —_—
Ro [vsind]iy, /s

(12.18)

vsing

Je ovsem tfeba upozornit na jednu okolnost. Pokud se néjakym vnéjsim vlivem
vytvoii v blizkosti rovniku hvézdy, ktera rotuje hluboko pod kritickou rota¢ni rych-
losti a je prakticky sférickd, cirkumstelarni plynova obdlka (napf. akrecni disk ve
dvojhvézdé), mlize byt perioda rotace piipadnych struktur v takové obélce kratsi,
nez by plynulo z aplikace vztahti (IZI7). Odhad minimélni periody v takovych
pfipadech dostaneme, jestlize do vztahu ([ZIM) dosadime za rovnikovy polomér
skutecny sféricky polomér hvézdy.

12.2 Modely hvézdného vyvoje se zapoctenim
rotace

Rotace mize ovlivnit stavbu hvézdy v nékolika smeérech:
1. Odstrediva sila vSsude mimo rotac¢ni osu hvézdy snizuje efektivni gravitaci.

2. Protoze vektor odstfedivé sily neni mimo rovnik hvézdy rovnobézny s vek-
torem sily pritazlivé, dojde k naruseni sférické symetrie — ekvipotencialy
prestavaji byt kulové, jak jsme to jiz diskutovali vyse pro limitni pfipad Ro-
cheova modelu.

3. Protoze se zafivy tok H méni s gravitacnim zrychlenim v tom kterém misté,
neni konstantni na daném ekvipotencidlnim povrchu, coz muZe zménit pod-
minky vzniku konvektivni rovnovahy.

4. Rotace muze ovlivriovat konvekci né€kolika dalsimi zpusoby: jednak muze pu-
sobit proti konvektivnim pohybtm, jednak mize — v disledku prerozdélovani
momentu hybnosti — urcité konvektivni pohyby vyvolat i v oblastech zafivé
rovnovahy (v disledku diferencidlni rotace, meridionalni cirkulace).
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5. Rotace zptsobi i meridiondlni cirkulaci, ktera vede na diferencidlni rotaci, ta
vyvola ‘stfih’ a efektivni promichavani hvézdného materialu. To vSe ovlivni
prerozdélovani thlového momentu hybnosti a obecné zptisobi, ze rotacni rych-
lost v riznych ¢astech hvézdy nebude odpovidat konservativnimu pripadu, t.j.
odstfedivéa sila nebude mit potencial.

Naprosta vétsina badatelt, zabyvajicich se modelovanim vyvoje hvézd se zapoc-
tenim rotace, se ovSem zatim omezila na (vnitiné fyzikalné nekonsistentni) ptipady,
kdy lze odstiedivou silu potencidlem popsat. P¥i obecné formulaci se obvykle vy-
chézi z vektorového tvaru zédkladnich rovnic.

Vektorovy tvar rovnic stavby. Pro silové pole se uvazuje obecny gravitacni po-
tencidl a potencidl rotace, jak byl zaveden vztahem ([[2II). Rovnici hydrostatické
rovnovahy pak lze zapsat ve tvaru

1
~VP=-V®+wl=-VT, (12.19)
P

kde ® oznacuje (zdporny) gravitaéni potencidl, ¥ je celkovy potencidl, w je thlova
rotacni rychlost kolem osy z a vektor 1 miii kolmo na osu rotace a jeho délka je
rovna kolmé vzdalenosti uvazovaného mista od osy z.

Rovnici kontinuity nahradi Poissonova rovnice ve tvaru

AD = div(VP) = 47Gp. (12.20)
Misto veli¢iny Lg je vyhodnéjsi uvazovat vektorovy tok zafeni jednotkovou plochou
H a rovnici zafivého pfenosu energie psat ve tvaru

3kp
VT = — . 12.21
4acT3 ( )
Rovnici tepelné rovnovahy zapiSeme pomoci divergence toku jako
V-H=e¢p, (12.22)

kde € pfedstavuje veskery uvoltiovany mérny vykon. Ptvodni étyfi funkce R(Mg),
P(MRg), Lr(Mg), T(Mg) jsme tedy nahradili funkcemi ®(R), P(R), H(R), T(R).
D4 se ukéazat (viz napf. Schwarzschild 1958), Ze pro rotaéni zékony, pro néz
thlova rychlost rotace zavisi pouze na vzdalenosti od osy rotace z, jsou vSechny
fyzikalni veli¢iny konstantni podél kazdé ekvipotencidlni plochy. Pro pripad tuhé
rotace lze pro celkovy potencial psat
l

—
U(R,9) = (R, V) — %wz(Rsin 9)? = ®(R, V) — %szz [1 — Px(cos®)] , (12.23)
kde
Ps(cos V) = % (3cos® ¥ — 1) (12.24)

je Legendrtv polynom druhého stupné (nejednd se o Zadny rozvoj, pouze pie-
pis sin? 9). Lze definovat jakysi stfedni polomér kazdé ekvipotencialni plochy Ry
jako polomér ve sméru ¢ = ¥y, pro ktery je Pa(cosdy) = 0. To je splnéno pro
¥ = 55°.
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Rizné modely rotujicich hvézd. Jak si jako prvni uvédomili Faulkner, Roxburgh
a Strittmatter (1968), je v takovém piipadé mozné napsat pro polomér Ry rovnice
formélné velmi podobné rovnicim pro piipad nerotujici hvézdy.

Jiny postup zvolili Kippenhahn a spol. (1970). Vysli z toho, Ze rotace ovliv-
fiuje hvézdu dvojim zplsobem: (i) ptsobi proti gravitaci spolu s gradientem tlaku,
a (ii) zptisobuje rota¢ni zplosténi hvézdy. Oni se rozhodli zplosténd ignorovat. Pred-
poklddali rovnéz sférickou symetrii thlové rychlosti, tedy w = w(R). Vzhledem
k rota¢ni symetrii 1ze pro radidlni slozku odstfedivé sily ptisobici na element slupky
(pod thlem ) psét

dF, = w?lsin¥dmp = w?>Rsin®> 9dmpg, (12.25)

kam za hmotnost elementu dosadime

ds
dMr m——"—
dmpg = oy RdY Rsinddy . (12.26)

Integrovanim pies cely prostorovy tthel w ziskdme stfedni hodnotu radialni slozky
odsttedivé sily pusobici na celou slupku o hmotnosti dMp

) 4
7T 3
dM dM a
FE = /dFo = / /wQR—R sin® ¥dy dy :wQR—RQ#/ sin® ¥dy =
w o Jo 4 4z 9=0
2
= ngRdMR. (12.27)

Na plosnou jednotku povrchu koule o poloméru R ptisobi tedy radidlné odstiediva
sila

F, = ——dMpg (12.28)
U

a prislusné rovnice hydrostatické rovnovédhy nabude tvar

dP GMpg w?
= — . 12.2
dMp 47 R4 + 6mR ( 9

To je tfeba vzit v potaz i v rovnici konvektivni rovnovahy.

Jejich metodu prevzali a jesté zdokonalili Endal a Sofia (1976). Pfedpokladali
opét, ze misty stejné teploty, tlaku a hustoty jsou ekvipotencialni plochy a jako
nezavisle proménnou zvolili veli¢inu My, t.j. hmotu obsazenou uvnit¥ ekvipotenci-
alni plochy s hodnotou celkového potencidlu ¥. Misto poloméru R zavedli jakysi
efektivni polomér ekvipotencialni plochy Ry vztahem

4
Vo = gng, (12.30)
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kde Vg je objem prislusné ekvipotencialni plochy. To jim umoznilo psat rovnici
zachovani hmoty ve tvaru

dMy = pdVy = 47 R2% pdRy , (12.31)

a tedy

dRy 1
= —, 12.32
dMy 47TR§,,0 ( )

coz je rovnice formalné stejna, jako pro pripad nerotujici hvézdy. Hodnoty vSech
veli¢in, které se na ekvipotencidlnim povrchu nezachovévaji, stfedovali integraci
ptes povrch ekvipotencidlni plochy.

Asi od druhé poloviny devadesatych let 20. stoleti se studiu vyvoje rotujicich
hvézd soustavné vénuje zenevska skupina kolem prof. Maedera. Zaklady jejich pii-
stupu jsou popsdny v praci Meyneta a Maedera (1997). Tito autofi upozornili
na problém nekonservativnosti rotace. Aby i presto mohli cely problém pojednat
jako jednorozmérny, pfedpokladali, Ze diferencialni rotace mé takovy charakter, Ze
thlova rychlost rotace w je konstantni na isobardch — plochéach konstantniho tlaku.
To vcelku dobfe odpovida existujicim studiim turbulence u Slunce i u jinych hvézd.
V literatufe se takovy charakter rotace nazyvéa obalkovd rotace (angl. shellular ro-
tation). Pro mensi rota¢ni rychlosti lze takovou rotaci dobfe aproximovat vztahem
w = w(R), ktery predpokladali jiz Kippenhahn a spol. (1970). Meynet a Maeder
(1997) ukazali, ze v takovém pfipadé lze vyuZit vySe naznaceny postup s tim, Ze
misto ekvipotencidlnich ploch se uvazuji isobary, a odvodili pfislusny tvar rovnic.
Dalsi studie rotace hvézd jsou popsdny v pokracujici sérii praci (Meynet a Maeder
1997, 2000, Maeder 1997, 1999, Maeder a Meynet 2000b, Maeder a Zahn 1998)
a shrnuty v praci Maeder a Meynet (2000a).

Dosud jediné experimentalni dvourozmérné modely vyvoje rotujicich hvézd pu-
blikovali Shindo a spol. (1997) pro hvézdu o hmotnosti 18 M, a pro heliovou hvézdu
o hmotnosti 5 M.

Je ovsem treba Tici, ze vSechny tyto studie je tfeba povazovat za predbézné.
Porovnavani vysledkt se skuteéné pozorovanymi hvézdami je proto tfeba cinit
s patfiénou reservou, nebot obecny problém v alespori dvourozmérném (rotacné
symetrickém popisu) nebyl jesté zdaleka vyfesen.

12.3 Neékteré vysledky vyvoje rotujicich hvézd

Sackmann a Anand (1970) spocitali modely rotujicich hvézd hlavni posloupnosti
o hmotnostech mezi 5 a 10 My a vyvoj rotujici hvézdy o hmotnosti 10 M za
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predpokladu tuhé rotace (w(R) = konst.) a zachovani celkového momentu hybnosti
(L = konst.). Pfi vypoctu vyvoje hvézdy tedy ménili model od modelu thlovou
rychlost rotace w(t) (kterou podle pfedpokladu zachovavali pro dany ¢as konstantni
v celém nitru hvézdy) tak, aby byla splnéna podminka

L = Iw = konst. , (12.33)

kde I oznacuje moment setrvacnosti celé hvézdy

I= deM:/ R%*p(R)dV . (12.34)
M 14

Zjistili, ze za téchto predpokladid je vliv rotace na stavbu hvézd hlavni po-
sloupnosti pomérné maly. Bolometricky zarivy vykon se snizuje jen o méné nez 7 %
a polarni polomér hvézdy o méné nez 2 %.

Vyrazné zmény vsak nastavaji béhem nukledrniho vyvoje hvézdy. S postupnym
rastem poloméru hvézdy sice klesd obvodova rychlost v na rovniku, ale ukazuje
se, ze pomaleji, nez rychlost kritickd vy oc R™Y2 (viz ([ZIH)), ¢ili mze nastat
situace

V > Vkrit - (12.35)

Modely proto vedou k zavéru, ze i hvézdy, které maji na hlavni posloupnosti nu-
lového véku rotacni rychlosti nékolikrat mensi nez je rychlost kritické, se béhem
vyvoje na hlavni posloupnosti mohou stat rotacéné nestabilni. Sackmann a Anand
tim vysvétlovali mozny vznik hvézd se zavojem.

Kippenhahn a spol. (1970) propocetli vyvoj rotujicich hvézd pro dva jiné mozné
pripady: (i) moment hybnosti se zachovava lokalné v oblastech zafivé rovnovahy
zatimco v oblastech konvektivniho pfenosu energie rotuje hvézda jako tuhé téleso
a zachovéava se celkovy moment hybnosti. (ii) Moment hybnosti se zachovava lokalng
v oblastech méniciho se chemického sloZeni; v oblastech, kde je chemické slozeni
homogenni, rotuje hvézda jako tuhé téleso a zachovava se celkovy moment hybnosti.

Vyvoj pro obé uvedené alternativy spocetli pro hvézdu o hmotnosti 9 M), pfi-
¢emz pro model na hlavni posloupnosti nulového véku predpokladali tuhou rotaci.
Vyvoj propoditali az do fazi vyhoteni helia a v obou ptipadech vedl v zavéreénych fa-
zich ke vzniku rychle rotujiciho jadra a pomalu rotujicich vnéjsich vrstev. Pro druhy
uvazovany pripad zachovavani momentu hybnosti navic vyvoj na konci hlavni po-
sloupnosti vedl rovnéz k rotacni nestabilité hvézdy, autori vsak upozoriuji, ze jiz
pro model na hlavni posloupnosti nulového véku kritickou rotaci predpokladali.

Kippenhahn a spol. také upozornili na to, Ze kdyz rotace zmensuje efektivni gra-
vitaéni zrychleni, rotujici hvézda se chova v jistych ohledech jako hvézda
s ponékud mensi hmotnosti — vSechna vyvojova stadia trvaji pro rotujici
hvézdu ponékud déle nez pro nerotujici hvézdu o stejné hmotnosti.

Endal a Sofia (1979) propocetli vyvojové modely v rozsahu hmotnosti od 1,5
do 10 Mg pro t¥i rizné alternativy: (i) tuhou rotaci, (ii) zcela lokalni zachovani
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momentu hybnosti a (iii) pro realisticky model simulujici co nejlépe ocekévané
prerozdélovani momentu hybnosti ve hvézdé (viz Endal a Sofia 1978). Dosli k zévéru,
ze pokud hvézda na hlavni posloupnosti nulového véku rotuje s obvodovou rychlosti,
ktera se rovnd alespoii asi 60 % rychlosti kritické, dojde u ni b&hem vyvoje na hlavni
posloupnosti k rota¢ni nestabilité, ktera mize napomoci vzniku hvézdy se zavojem.

Kromé toho z jejich vypocti vyplyva, ze pro stadium obrii vedou jejich vypocty
k nizsim rotacnim rychlostem nez jednodussi rotac¢ni modely, takze neni tfeba hledat
dalsi mechanismy ztraty thlového momentu u obria typu K.

Meynet a Maeder (2000) publikovali prvni sit vyvojovych modeld rotujicich
hvézd v rozmezi hmotnosti 9 az 120 M pro slunecni chemické slozeni a rizné po-
¢atecni rotacni rychlosti. Pfedpokladali nekonservativni odstfedivou silu, vyvoj ro-
tacni rychlosti modelovali s uvazenim vsech znadmych procest a brali v potaz i ztratu
hmoty hvézdnym vétrem. Jejich vysledky shrnuji nasledujici odstavce.

Vyvoj rotacni rychlosti. Obecné lze Tici, ze sekularni mechanismy ptferozdéleni th-
lového momentu, jako je konvekce ¢i meridionalni cirkulace, se uplatiuji v obdobich
klidného vyvoje, zatimco v rychlych vyvojovych stadiich nemaji dost ¢asu se uplat-
nit a thlova rotacni rychlost se méni v zasadé tak, ze se lokalné zachovava moment
hybnosti. Pro modely na hlavni posloupnosti nulového véku byla pfedpokladana
tuha rotace. Vyvoj probiha takto (obr. [[ZZl):

1. rist R, — pokles w; hvézdny vitr — diferencidlni rotace: Pomaly rust polo-
méru R, béhem hlavni posloupnosti vede k tomu, ze thlova rotac¢ni rychlost w
vSude ve hvézdé postupné klesa, véetné centralniho konvektivniho jadra. Za-
roven se ustavi diferencialni rotace, s rotacni rychlosti klesajici smérem k po-
vrchu hvézdy. Tak tomu je predevsim diky zapocteni ztraty hmoty hvézdnym
vétrem. (Testovaci vypocet, ve kterém byly uvazovany vSechny procesy kromé
ztraty hmoty, vede k soustavné rostouci rotacni rychlosti na povrchu hvézdy
béhem vyvoje na hlavni posloupnosti a k dosaZeni kritické rotace.)

2. Xo $ 0,05 — smrstént jddra — zvysent wjadra: Ke konci zivotni doby na
hlavni posloupnosti, kdyz relativni hmotnostni obsah vodiku klesne pod 0,05
a jadro se smrstuje, za¢ne thlova rotaéni rychlost v centralnich ¢dstech rtst.

3. X. =0 — pokles R, — rust w — mozna nestabilita: Ve fazi celkové kontrakce
hvézdy po spotfebovani zasob vodiku v jadru roste tthlova rotaéni rychlost
v celé hvézdé. Zejména pro méné hmotné hvézdy (ve studovaném rozsahu
hmotnosti) dosdhne v této fazi kratkodobé rotacni rychlost i vice nez 80 %
kritické rotac¢ni rychlosti na povrchu hvézdy.

Zajimavym zjisténim je i to, ze béhem vyvoje podél hlavni posloupnosti klesa
rotacni rychlost na povrchu hvézdy tim rychleji, ¢im vétsi byla pocatecni rychlost
rotace. Pravé tak je zajimavé si pov§imnout, ze povrchové rotaéni rychlost béhem
vyvoje klesd s ¢asem tim rychleji, ¢im je hvézda hmotnéjsi.
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Obrazek 12.4: Vlevo: vyvoj obvodovych rychlosti v na rovniku s ¢asem pro hvézdy s riznymi
pocéateénimi hmotnostmi, s pocateéni v = 300 km/s a Z = 0,004. Vpravo: pomér w/wiyit Ghlové
rychlosti ku kritické thlové rychlosti. Pfevzato z prace Maeder a Meynet (2001).

Vliv na vyvojové drahy v HR diagramu. Vzhledem k tomu, ze — jak jsme se jiz
tvodem zminili — zavisi tok zareni na povrchu rotujici hvézdy pfiblizné na lokalnim
gravitacnim zrychleni, jsou polarni oblasti hvézdy teplejsi nez oblasti rovnikové.
Hvézda kromé toho nemé kulovy tvar a pojem efektivni teploty podle ptuvodni
definice proto ztraci smysl. Aby i pfesto bylo mozno konstruovat teoreticky HR
diagram, zavedli Meynet a Maeder (1997) stfedni efektivni teplotu rotujici hvézdy
vztahem

L =o0T%S, (12.36)

kde S oznacuje plochu povrchu hvézdy.

Srovnani rotujicich a nerotujicich hvézd ukazuje, ze na hlavni posloupnosti nu-
lového véku vede rostouci rotace k poklesu jak efektivni teploty Teg, tak zafivého
vykonu L hvézdy. Rotujici hvézda se proto jevi jako nerotujici hvézda s ponékud
mensi hmotnosti.

Naproti tomu postupny vyvoj vede k tomu, ze rotujici hvézdy maji vétsi L nez
hvézdy nerotujici. Tento fakt spolu s ptisobenim odstiedivé sily znamenaji také, ze
ztrata hmoty M z rotujicich hvézd je o 60 az 100 % vétsi, nez z hvézd nerotujicich.
Pocate¢ni rota¢éni rychlost 200kms~! vede rovnéz k prodlouZeni Zivotni doby na
hlavni{ posloupnosti asi o 20 az 30 % a pokud porovnavame isochrony, zvysi takova
rotace odhad stafi o tuto hodnotu.

Vliv na povrchové chemické slozeni. Velmi zajimavym dusledkem rotace je to,
Ze jiz béhem vyvoje na hlavni posloupnosti dochazi u hvézd v uvazovaném rozsahu
hmotnosti k obohacovdni jejich atmosfér heliem a dusikem a naopak k ubytku uhliku
a kysliku. Tento efekt roste s rostouci hmotnosti hvézdy (obr. [26).
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12 Vliv rotace
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Obrazek 12.5: Vyvoj hvézd na HR diagramu pro hvézdy rotujici (plna ¢ara) a nerotujici (¢arkovana
Gara). Pocateéni obvodové rychlosti rotujicich hvézd byly v = 300 km/s. Pfevzato z prace Maeder
a Meynet (2001).

Srovnani s pozorovanim. Je tieba si uvédomit, ze srovnani vysledkd modela ro-
tujicich hvézd s pozorovanim je obtizné nejen proto, ze rota¢ni modely se dosud
vyvijeji a nejsou dokonalé, ale i proto, ze pro danou hvézdu obvykle nezname sklon
jeji rotacni osy. Pokud jde o hvézdu rychle rotujici, jeji pozorované vlastnosti, véetné
jejl zdanlivé polohy v HR diagramu, se pfirozené budou vyrazné lisit podle toho,
zda se na ni divime spiSe od pdlu ¢i spiSe od rovniku. Presto se 1ze dohadovat
alespon o dvou souvislostech:

1. Vznik hvézd se zdvojem. Z pozorovani je zndmo, Ze nejvétsi procento hvézd
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se zadvojem se pozoruje kolem spektralni t¥idy asi B2, coz odpovida na hlavni
posloupnosti hmotnosti asi 9 M. Jak jsme vidéli, pro hmotnéjsi hvézdy bé-
hem v{voje povrchové rotacéni rychlost rychle klesé (v disledku rostouciho M
a L) takze podminky pro tinik hmoty v rovnikovych oblastech se zhorsuji. To
by s jevem hvézd se zavojem mohlo souviset v pripadé, ze k nému v zasadé
dochézi néjakym vyvrhovanim materidlu z hvézdy samotné.

. Prebytek He, N u rotugjicich hvézd. Z pozorovani se zda, ze pro rychleji rotujici

O hvézdy se pozoruje prebytek helia, jsou znamy i OBN hvézdy, u nichz je
i prebytek dusiku, a ty se vyskytuji hlavné mezi hvézdami hmotnéjsimi nez
asi 40 Mg. Rovnéz se zda, ze obsah helia a dusiku v atmosférach rotujicich
B hvézd roste béhem jejich vyvoje na hlavni posloupnosti. Tato fakta jsou
v dobré kvalitativni shodé s modelovymi vysledky.



Nékteré vysledky vyvoje rotujicich hvézd 12.3
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Obrazek 12.6: Vlevo: pomér abundanci N/C dusiku a uhliku na povrchu v zévislosti na efektivni
teploté Teg, pro hvézdu M = 20 My a razné hodnoty rotaénich rychlosti od v = 0 do 400 km/s.
Vpravo: pomér povrchovych abundanci N/H v zavislosti na luminozité L, pro hvézdy s rtiznymi
hmotnostmi a po¢atecni rychlosti v = 300 km/s. Pfevzato z prace Maeder a Meynet (2001).

Vliv metalicity na rota¢ni nestabilitu. Maeder a Meynet (2001) spocitali rotaéni
modely pro hvézdy v rozsahu hmotnosti od 9 do 60 Mg pro velmi maly obsah téz-
kych prvkt Z = 0,004, ktery odpovidda hvézdam v Malém Magellanové oblaku.
Zjistili, ze pfi malém Z je mala opacita k, latky, mald zafiva sila f, v atmosféie
hvézdy (viz ([CCID)), ¢l slabsi hvézdng vitr, mala ztrata hmoty M, a tedy i mala
ztrata thlového momentu hybnosti L hvézdy, coz napomdhd vzniku rota¢ni nesta-
bility.

Uvedené zjisténi muaze souviset s nedavno pozorovanymi fakty, ze hvézdokupy
s niz§im obsahem tézkych prvkt obsahuji vyssi procento hvézd se zavojem. Nové
modely také lépe predpovidaji obohacovani atmosfér veleobri dusikem, v souladu
s pozorovanim veleobrti typu A v Magellanové mracénu a vysvétluji vétsi pocet
Cervenych veleobr.

Zévérem poznamenejme, Ze Maeder a Meynet (2000a) publikovali podrobnou
ptrehledovou praci o vyvoji rotujicich hvézd.
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13 Vyvoj dvojhvézd

Z toho, co jsme si jiz o hvézdném vyvoji povédéli, je zfejmé, ze ve dvojhvézdé
se rychleji bude vyvijet hmotnéjsi slozka. Je-li obézna perioda a tedy vzdalenost
mezi slozkami mensi nez ur¢itd mez, muze se stat — jiz béhem vyvoje na hlavni
posloupnosti, pravdépodobnéji ale pti pfechodu hvézdy z hlavni posloupnosti do
oblasti obri po vypaleni vodiku v jadru — Ze se polomér hvézdy zvétsi natolik,
ze prekro¢i mez stability a plyn z hvézdy zacne odtékat smérem k sekundérni,
méné hmotné slozce dvojhvézdy. Tento proces narusi rovnovahu hvézdy ztracejici
hmotu a vyrazné zméni jeji dalsi vyvoj. PopiSme si nejprve, jak se vypocty ve stadiu
vymény hmoty provadéji.

13.1 Rochelv model a jednoduché odhady

Vzhledem k vyrazné koncentraci hmoty smérem k centru hvézdy lze i ke studiu
dvojhvézd velmi tspésné vyuzit Rochettv model, ktery je ovsem komplikovanéjsi,
nez v pripadé osamocené rotujici hvézdy. Predpoklddame opét, ze hmotnost pri-
marni i sekundarni slozky je soustfedéna do hmotnych bodi o hmotnostech M;
a Ms, w oznacuje tthlovou obéznou rychlost soustavy a zavedeme také hmotovy
pomer

_ M

-2 13.1
9= (13.1)

Zvolme neinercidlni pravouhlou souradnou soustavu pevné spojenou s dvojhvéz-
dou, kterd ma pocatek v bodé M; a jejiz osa x mifi od M7 k M, osa y je na ni kolma
a lezi v obézné roviné a osa z je kolma na obéznou rovinu, pfi¢emz vzdalenost A = 1
mezi obéma hmotnymi body zvolime za jednotku vzdalenosti (obr. [3]). Oznadme
a g =1 — 1, z GehoZ dostaneme x1 = My /(M7 + Ms).

Na infinitesimalni télisko o hmotnosti m, nachazejici se v obecném bodé (x, y, 2),
budou pisobit tfi sily: gravitacni pritazlivosti obou hmotnych bodi a odstiediva
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13 Vyvoj dvojhvézd

Obrazek 13.1: Zavedeni souradnicové soustavy pro vypocet potenciadlu v okoli dvojhvézdy. Té-

7isté T a osa o otaceni nejsou v pocatku.

sila odpovidajici rotaci soutadnicové soustavy. Tyto sily maji tvar:

li mM2

F, = —GWPL Fy=— WTQ, Fszmwzrs‘a

r _
! M, + M,

Oznacime-li jesté
ry=r1[, r2=|ra[, 7r3=]|rs,
lze celkovy potencial onéch tii sil (F = mVW) zapsat ve tvaru

GM;, GM, 1
=2 T2 oW

w 2w rg.

™ T2
Uhlovou obéznou rychlost w vyjadiime ze 3. Keplerova zakona (A = 1)
w2Ad = G(M1 + Mz) = GMl(l + q)

a pro zjednoduseni zapisu misto potencialu W zavedeme potencial

1 q 1 1
0O - W _ 1,9 14 2 _ (2, 2 2y-%
G M, r1 +7’2 +2( +a)rs = (@ +y" +27)7F +
11 q?
+q((@ -1+ +2) 2+ 21+ )22+ — gz + ———— .
q(( )ty ) 5L+ a)(@” +y7) —q 201 9)

Rovnice ekvipotencialnich ploch je pak
Q=0C,
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Rochellv model a jednoduché odhady 131
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Obrazek 13.2: Potencial Q(z,y,0) a Q(z,0,2) pro dvojhvézdu s hmotnostmi M1 = 4,0 Mg,
My = 3,2 Mg (¢ = 0,8). Znazornény jsou polohy Lagrangeovych libra¢nich bodu a kriticka ekvi-
potenciala, pfi jejimz prekroceni by dochazelo k pfetoku hmoty. Naznacené jsou i kulové hvézdy,
s poloméry Ri, Ra, jaké by mély na hlavni posloupnosti nulového véku (v ¢ase ¢t = 0). Ve skutec-
nosti by ovSem tvar povrchu hvézd nezustal kulovy, ale pfizptisobil by se urcitym ekvipotencidlam.

kde C je konstanta odpovidajici konkrétni plose (obr. [32). VSimnéme si jesté, ze
tvar ekvipotencialnich ploch je funkci jediné proménné, poméru hmot ¢

Miuizeme se opét ptat po mistech, ve kterych je vysledna sila piisobici na testo-
vaci télisko nulova, ¢ili

o0 00 00
vQ = (%’aﬂ’&) =0. (13.7)

Rozepsano do souradnic

@
0z

3
2

L@yt ) T 2 g (L) (- 124y 4 22) T 2= 0. (13.8)

7 této rovnice plyne feseni z = 0. Druhé rovnice

o0
dy

3
2

= L) g () (-1 ) ey

1Podotknéme, ze obdobna analjza se provadi v nebeské mechanice v problému tii téles. Pii
transformaci souradnic tam kromé odsttedivé sily vznika i Coriolisova (Fc = —2mw X v), kterou
v nasem staciondrnim p¥ipadé neuvazujeme (v = 0). Zminované ekvipotencidlni plochy se nékdy
nazyvaji kiivky nulovych rychlosti.
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13 Vyvoj dvojhvézd

Obrazek 13.3: Pribéh funkce w pro pomér hmotnosti ¢ = 4,0/3,2 = 0,8 a jeji kofeny, coz
jsou soufadnice Lagrangeovych libra¢nich boda Li, La, Ls. Tence jsou vyznaceny funkce pro dalsi
hodnoty ¢ = 10—4,10-3,10-2,0,1,0,5,1,0.

ma dvé FeSeni. Vezméme nejprve y # 0, po kraceni y totiz mame
= -Lt14g9=0 (13.10)
3 ’["3 q - I .
2
coz je mozné splnit pouze kdyz

M =T = 1. (1311)

Jedna se o dva body v obézné roviné, ve vrcholech rovnostranného trojihelnika
s body M;, M>. Nazyvaji se Lagrangeovy body L4 a Ls.
Pokud y = 0 (¢ili hleddme kolinedrni feSeni na ose x), pak ze tfeti rovnice

00(z,0,0) x q(z —1)
hutaled Skt A AT A oA S | _
Ox |x|3+ |z —1)3 ++ae—q
sgnx  gsgn(x —1)
= - 1 —q=0 13.12
|33|2 |33—1|2 +( +Q)x q ( )

plyne polynom 5. stupné pro z (s parametrem g¢), ktery mé tii realné kofeny
(obr. [X3). Tém se obvykle ¥ikd L; (bod mezi My a Ms); Lo (lezici za Ms) a L
(lezici vné My).

Jak jsme se jiz zminovali u jednotlivych hvézd, viyznam ekvipotencidlnich ploch
spociva v tom, ze rovnovazna hvézda zaujme tvar nékteré z nich. Zvlasté vyznamna
je kriticka plocha obsahujici bod L; — c¢asto zvanad Rocheova mez — ktera pred-
stavuje mez dynamické stability dvojhvézdy. Prakticky navod jak pocitat rozméry
kritické meze pro zvoleny pomér hmot lze nalézt v apendixu prace Harmanec (1990).
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Vypocet hvézdného vyvoje ve stadiu vymény hmoty 13.2

Fyzikalni klasifikace dvojhvézd. Rochetiv model poskytuje kritérium pro dodnes
vyuzivanou fyzikalni klasifikaci dvojhvézd na:

1. oddélené, kdy obé slozky maji rozméry mensi nez kritickd plocha;

2. polodotykové, ve které je jedna slozka uvnitt kritické plochy a druhd ji prave
vypliuje, tudiz dochazi k pfetoku hmoty pres bod L;

3. dotykoveé, kdyz obé slozky zaplnuji nebo prekracuji kritickou plochu a maji
spole¢nou atmosféru. Eventudlné mtze dochazet k tniku hmoty ze systému
pres bod Lo.

13.2 Vypocet hvézdného vyvoje ve stadiu
vymény hmoty

Je ziejmé, Zze problém vyvoje dvojhvézd je tloha, kterd zasadnim zptisobem naru-
Suje predpoklad sférické symetrie, ispésné pouzity v pripadé modeld osamocenych
hvézd. Jak jsme si ukazali pomoci Rocheova modelu, projevi se naruseni nejen sfé-
rické, ale i osové symetrie ve chvilich, kdy hvézda expanduje na mez dynamické
stability.

Nésledny prenos hmoty mezi slozkami probihd formou plynného proudu, ktery
vytéka z okoli Langrangeova bodu L; a je v dusledku Coriolisovy sily nevyhnutelné
strhavan ve sméru obézného pohybu hmotu ztracejici slozky. V fadé pripadi — jak
ukazuji i nejnovéjsi tiirozmeérné hydrodynamické modely — oblétne druhou hvézdu
a pri ndvratu slozité interaguje s pvodnim proudem (vznikne horky pds). Kolem
hmotu piijimajici slozky se vytvaii akrecni disk a téz sféricka obalka. Cast plynu
opousti dvojhvézdu a odnési s sebou tedy ¢ast hmoty, i ¢ast thlového momentu
soustavy (obr. [34).

Ze vsech téchto divodt — i pres velky pokrok ve vypocetni technice — fy-
zikalné konsistentni vypocty vyvoje dvojhvézd ve fazi vymény hmoty dosud ne-
existuji. Pfesto existuje jiz od konce Sedesatych let postup, jak vyménu hmoty
ve dvojhvézdach alesponi zhruba modelovat, a jak si ucinit predstavu, co asi mu-
Zeme u redlnych soustav ocekavat. Vychazi se z nasledujicich zjednoduseni:

1. Pocita se jednorozmérny model hmotu ztracejici hvézdy, misto skuteéné geo-
metrie Rocheova modelu se za dosazeni meze stability poklada, kdyz hvézda
dosdhne takového poloméru Ry,it(t), Ze se jeji objem rovna objemu odpovi-
dajici Rocheovy meze pro okamzity pomér hmot obou slozek. Ten lze dobie
popsat jednoduchou aproximaéni formuli (Paczyriski 1971)

, M (t)
Riaie(t) = 0,38 + 0,21 A(t), 13.13
kit (1) % 16 (0) (t) (13.13)
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13 Vyvoj dvojhvézd

Obrazek 13.4: Nakres modelu dvojhvézdy (@ Lyrae, sestavajici z obra spektralniho typu B6-8I1
o hmotnosti 3 My, z néhoz pretékd hmota na trpaslika typu B, s hmotnosti 13 M. Rychlost
pfenosu hmoty dosahuje M=2.10"° Mg /rok, coz vysvétluje pozorované prodluzovani obé&zné
periody P=19 s/rok. Hmotu pfijimajici slozka je skrytd v akreénim disku a cirkumstelarni obalce;
v misté kontaktu disku s proudem hmoty jsou zndzornény kolmé vytrysky. Prevzato z prace
Harmance (2002b).

kde M;i(t), Ma(t) a A(t) oznacuji hmotu slozky, kterd hmotu ztraci, hmotu
prijimajici slozky a vzdalenost stied obou hvézd v case t.

2. Veskera hmota, kterd expanduje pies kriticky polomér dany vztahem ([IZI3)
okamZzité odtéka smérem ke druhé slozce dvojhvézdy. Hrubé odhady expanze
plynu do vakua ukazuji, ze tento predpoklad neni nesmyslny.

3. Prenos hmoty je konservativni, t.zn., ze veskera hmota, odtékajici ze slozky 1
je zachycena slozkou 2 a ze zadna hmota neunika ze soustavy. Navic se uvazuje
jen moment soustavy souvisejici s obéznym pohybem L, a zanedbavaji se
rotaéni momenty hybnosti L. Toto druhé zjednodusSeni je dosti pfijatelné,
nebot rotaéni momenty jsou ve srovnani s obéznym momentem podstatné
mensif (Navic by pfipadny mechanismus pfenosu momentu hybnosti mezi
Lorb a Lyot byl beztak malo 1¢inny.)

4. Model hmotu pfijimajici slozky se obvykle nepocita, pouze se registruje jeji
okamzitd hmotnost tak, aby celkovd hmotnost soustavy ztstala zachovana.

2Naptiklad pro hvézdu o hmotnosti M1 = 4 Mg, poloméru R1 = 5 R, rotaéni periodé P = 2d
by bylo Lriot ~ leR%w ~ 1,8 - 10** kgm?, kde koeficient k£ ~ 0,05 je dosti maly, nebof hmota
je znacné koncentrovana ke stfedu. V porovnani s tim vychazi ve dvojhvézdé s Ms = 3,2 Mg
a se vzdélenosti A = 12 R hodnota Lo, = (GMZM3/(My+Ma) - A)1/? ~ 1,0 10%6 kg m?, &ili
o 2 fady vetsi.
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Vypocet hvézdného vyvoje ve stadiu vymény hmoty 13.2

Tim se modelovani vyhne problému realného popisu hydrodynamického pre-
nosu hmoty mezi slozkami.

Vzdalenost slozek dvojhvézdy. Za zminovanych predpokladu plati zdkon zacho-
vani hmoty

My (t) + My(t) = K (13.14)

a také zakon zachovani celkového (obézného) momentu hybnosti

. M1M2 M1M2 27TA
= orbh = —————— A = A . 1 .1
£=Low = AL A = 3L 0 P (13.15)
Tento vztah 1ze jesté upravit pomoci 3. Keplerova zakona
A3 G(M;y + Ms)
ek St S e 13.1
P2 472 (13.16)
do tvaru
M2M?2
2 i)
=G——=-A 13.1
‘Corb (;]\41 + ]\42 Y ( 3 7)

coz se pro piipad konstantni celkové hmoty (IZI4) redukuje na podminku
A(MEt)ME(t) = C. (13.18)

Miuzeme si prirozené polozit otazku, kdy bude vzdalenost mezi obéma hvézdami
minimalni. V posledni rovnici (I3I8) vylou¢ime hmotnost My s vyuzitim ([EZT4)

A(My) = CM[*(K — M;)™2 (13.19)

a hledame, kdy bude derivace této funkce podle hmoty M; primaru nulova. Dosta-
neme
dA(M,)

T —2CM;3(K — My)™2 +2CM;*(K — M) % =0, (13.20)
1

coz po upraveé vede na podminku
—(K—M)+ M, =-K+2M; =0 (13.21)
neboli
My = Ms. (13.22)

Vidime, ze vzdalenost mezi hvézdami je p¥i konservativnim pienosu hmoty
mezi slozZkami minimalni ve chvili, kdyZ se hmotnost obou téles vyrovna.
Pii toku z hmotnéjsi slozky na méné hmotnou (M; > M>) se vzdalenost zmensuje;
pfi opacném toku (M; < Ms), respektive po pievraceni hmotového poméru, se
vzdélenost zvétsuje (obr. [3H).
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13 Vyvoj dvojhvézd

M,/ Mg

Obréazek 13.5: Zmény vzdalenosti dvojhvézdy s pocatecnimi hmotnostmi M1 = 4 Mg, Mz =
3,2 M béhem pienosu hmoty, v zévislosti na hmotnosti M; (dle [3Id)). Cervené je vyznaden
vyvoj takové dvojhvézdy pii realisticky pocitaném pienosu hmoty — ptvodni hmotovy pomér
g = M2/M; = 0,8 se vice nez prevrétil (na hodnotu ¢ = 1,89).

Nekonzervativni pfenos hmoty. V nékterych pracich z novéjsi doby se uvazuje
parametricky ztrata hmoty a tthlového momentu ze soustavy. Napt. de Loore a De
Greve (1992) predpokladaji vztah ve tvaru

dM> dM,

pri¢emz parametr 8 voli konstantni pro celou fazi vymény hmoty, obvykle roven 0,5.
To je nepochybné uréity nedostatek, nebot lze pfedpokladat, ze ve fazich rychlejsiho
pfenosu hmoty je pravdépodobnost iniku hmoty ze soustavy vétsi, nez ve fazich
pomalych. V tomto modelu tedy (1 — ) z hmoty opoustéjici slozku 1 uniké ze
soustavy.

Greve (1992) ptredpokladali, Ze thlovy moment je imérny celkové hmotnosti sou-
stavy M (t) = My (t) + Ma(t), ¢ili

Lo M7, (13.24)

a zménu momentu hybnosti popisovali parametrickou rovnici
(13.25)

kde konstantu v po pokusech s modelovanim konkrétni dvojhvézdy volili rovnou 2,1.
Autofi pfi téchto nekonservativnich vypoctech modelovali i vyvoj slozky pfijimajici
hmotu, ovSem pouze tak, ze pridavali prisluSnou hmotnost o daném chemickém
slozeni.
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Vypocet hvézdného vyvoje ve stadiu vymény hmoty 13.2

Model hvézdného nitra. Hvézdné nitro primaru se musi odtoku hmoty jistym
zpUsobem pfizpisobit. Zasadni je, aby polomér hvézdy R(t) vychézel na Rocheové
mezi Ryt (t) a ne mensi nebo vé&tsi. Principem je ke zvolenému odtoku hmoty AM;
najit vhodny casovy krok At vyvojového modelu. Vypocet modelu ve fazi odtoku
proto probihé nésledovné (Kippenhahn a Weigert 1967):

1. Pro pocéateéni hodnoty M (to), Ma(to), A(to) spocteme konstanty K, C' ze

vztaht (CII4), (CXI9).

2. Zkusmo zvolime uréity ¢asovy krok At vyvojového modelu.
3. Spocteme polomér Rocheovy meze Ryyit(t).

4. Je-li Ri(t) > Ryit(t), zvolime odpovidajici hodnotu AM; < 0 podle osvéd-
¢eného vztahu

AM; = —M;(t) - min[s(log Ry (t) — log Riit(t)); 0,03] (13.26)
kde konstanta s miize nabyvat hodnotu mezi 0,1 a 0,5. VSimnéme si, ze timto
nedovolujeme zménu hmotnosti o vice nez 3 %.

5. Vynechdme jednu nebo nékolik prvnich slupek v diferenénim schematu tak,
aby hvézda méla novou hmotnost

Ml(t-i-At) = Ml(t)-i-dMl, (1327)

tyto vrstvy ,odtekly“ k sekundarni hvézdé. Pokud slupky ¢islujeme od po-
vrchu, musime je v takovém pfipadé jesté precislovat. Jinak feceno, tloha
je v nezavisle proménné Mg nyni definovana na intervalu (0, M (¢) + dMq)
misto pivodniho intervalu (0, M (¢)).

6. Pomoci rovnic (IZ14), (3IX) a ((3IJ) spocteme nové hodnoty Ma(t + At),
A(t + At) a Ryyie(t + At).

7. Zménime polohu bodu My, tj. hranice, kde je jiz tfeba uvazovat neadiabatic-
kou konvekci a netplnou ionizaci v podpovrchovych vrstvach, a to tak, aby

bylo
Mp(t+ At Mp(t
r(t+ A _ Mr(t) (13.28)
My (t+ At) M (t)
8. Spocteme novy model nitra — 1. superiteraci spravného modelu. Zejména

nés zajima vysledny polomér hvézdy R (t + At).

Je dilezité si uvédomit, Ze expanze povrchovych vrstev a naruseni tepelné
rovnovahy vedou ke zméndm zdrivého toku Lr © v podpovrchovych vrstvdch
a rovnici tepelné rovnovahy ([ELGH), popisujici zménu Li od mista k mistu, je
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i v nich proto tieba Fesit. (Zde se prévé vyplati, jsou-li zmény vnitini ener-
gie popisovany piimo pomoci entropie, nebot se pak nedopoustime zadnych
zanedbéni v piislusnych rovnicich.)

Ve stadiich vymény hmoty je ovSsem na zacatku kazdého modelu tfeba znovu
spoéitat povrchovy trojuhelnik (L) v diagramu L vs. Teg pro novou hmotnost
hvézdy. V rychlejsich stadiich pfenosu hmoty je to nutné délat dokonce pied
kazdou superiteraci.

Polomér hvézdy R;(t + At) porovname s ofekdvanym polomérem Rocheovy
meze Ryt (t+At). Pokud se obé hodnoty 1isi vice nez o pozadovanou pfesnost,
zvolime pomoci linedrn{ interpolace novy Gasovy krok At (tzn. vratime se
k bodu 2) a spo¢teme 2. superiteraci. To opakujeme tak dlouho, az je dosazeno
pozadované shody polomérti Ry (t + At) a Ryt (t + At).

Praxe ukazuje, ze kromé velmi komplikovanych stadii stac¢i obvykle 1 az 3 su-
periterace k nalezeni konzistentniho modelu (tj. hodnot At, dMj, resp. M,
a struktury nitra).

Po ukonceni zminovanych superiteraci provedeme obvykly ¢asovy krok vyvo-
jového modelu, ¢ili zménime chemické slozeni dle [ZI)), a vratime se k bodu 2.

Vypocdet faze pFenosu hmoty ukonéime, jakmile vyjde R;(t) < Riyit(t).

13.3 Neékteré vysledky modelovani vyvoje

dvojhvézd

Je tfeba si uvédomit, ze vyvoj dvojhvézd nabizi mnohem vice kombinact, nez vyvoj
osamocené hvézdy. Zacatek stadia vymény hmoty mezi slozkami zavisi na pocatecni
obézné periodé soustavy a na hmotach obou slozek, dal§imi faktory jsou chemické
sloZeni a dosud ne dobfe prostudované dynamika pfenosu (mnoZstvi hmoty a mo-
mentu unikajicich ze soustavy).

Z vyvoje osamocenych hvézd vime néktera fakta:

1.

194

Béhem vyvoje od hlavni posloupnosti nulového véku dosahuje hvézda po-
stupné nékolika lokdlnich mazim svého poloméru R(t). Ne kazdé nasledujici
maximum je nutné vétsi nez posledni predchozi, avSak absolutnim maximem
je urc¢ity okamzik ve stadiu veleobra na konci oné ¢asti vyvoje, ktera je urco-
véana jadernymi reakcemi.

. Zivotni doba pobytu hvézdy na hlavni posloupnosti je klesajici funkci hmot-

nosti hvézdy. To pro dvojhvézdy znamena (pfi rozumném predpokladu, Ze obé
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slozky dvojhvézdy vznikly soucasné), ze dfive bude expandovat vidy hmotnéjsi
z nich. Casto se pro ni voli termin primdrnd slozka ¢ primar.

Mizeme ovSem rozlisit dva pfipady vymény hmoty mezi slozkami (Kippenhahn
a Weigert 1967):

pripad A: je-li vzdélenost A mezi slozkami dostateéné mald, miZze k vyméné
hmoty dojit jesté béhem pobytu primarni slozky na hlavni posloup-
nosti.

pripad B: situace, kdy k prekroceni Rocheovy meze priméarni slozkou dojde
az pozdé€ji v obdobi rychlé expanze poloméru hvézdy po vyhoteni
vodiku v jejim jadru.

Plavec (1968) odvodil parametrické vztahy, pomoci kterych lze pro konkrétni
dvojhvézdu odhadnout kritické hodnoty obézné periody pro to, aby doslo k nékte-
rému pripadu vymény hmoty. S pouzitim vypocti vyvoje osamocenych hvézd pro
chemické slozeni X = 0,708 a Z = 0,02 vysly periody (ve dnech)

log P = 0,441 log M; — 1,06 — 5(q) , (13.29)
log P1 = 0,731 log M; — 0,86 — s(q), (13.30)
log PT = 2201 log M; — 0,04 — s(q), (13.31)

kde s(q) = 1,5logr + 0,5log(1 + ¢), pficemz r = R/A je stfedni relativni polomér
Rocheovy meze (podle (IZI3)) a ¢ = Ma/M; je hmotovy pomér mezi sekunddrni
a primarni slozkou. P¥ipad A vymény hmoty nastane, pokud obézna perioda sou-
stavy lezi mezi P° a P! a piipad B, je-li perioda mezi P! a P!!. Napiiklad pro
dvojhvézdu se slozkami M; = 4 Mg a My = 3,2 Mg vychéazeji hodnoty hrani¢nich
period P° = 047d, P' =1,12d, P! =56,9d.

Ackoliv prvni pokusy o modelovani vymény hmoty byly ¢inény jiz roku 1960, lze
za prvni dostatecéné realisticky vypocet povazovat sekvenci modelti publikovanych
Kippenhahnem a Weigertem (1967).

Ptiklad konkrétni dvojhvézdy 4 M a 3,2 M. PopiSme si pribéh vyvoje dvoj-
hvézdy o ptvodnich hmotnostech 4 Mg a 3,2 Mg, jak jej propocetl Harmanec

(1970) (viz obr. [[3.6):

1. ¢as t = 0, ZAMS: Na pocatku vyvoje méla uvazovana soustava obéznou
periodu 1¢785. Ke kontaktu primérni slozky s mezi stability dojde az po
vycéerpani vodiku v jejim jadru; jedné se o pripad B.

2. t = 93,5 Myr, expanze obdlky — zacdtek prenosu hmoty — zmensovdni A,
pokles L: Polomér primaru R; = 4,78 Ry ¢ini dvojnésobek poloméru na po-
¢atku hlavni posloupnosti a je na Rocheové mezi. Obalka hvézdy expanduje
v dusledku tepelné nestability v jadru, a ztrata hmoty z povrchovych vrstev
tuto nestabilitu jesté urychlila. Pfenos hmoty se proto v prvnim stadiu prudce
zrychluje. Tomu napoméha i zmens$ujici se vzdalenost A mezi slozkami. Na-
rozdil od osamocené hvézdy je velmi vyrazny pokles zativého vykonu.
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Obrazek 13.6: HR diagram pro primdrnt slozku dvojhvézdy 4 My a 3,2 M. Dalsi parametry
dvojhvézdy na pocatku prenosu hmoty jsou: poloméry R1 = 4,78 Rp, R2 = 2,47 R, spektralni
typy B7 III a B8 V, vzdéalenost mezi slozkami A = 11,95 Rz a orbitalni perioda P = 1,785d.
Hlavni posloupnosti nulového stari (ZAMS, éerchované ¢ary) jsou vyznaceny dvé — pro dvé riznd
chemicka slozeni: X = 0,602, Y = 0,354 a X =0, Y = 0,956. Vyvoj je zachycen pred, béhem i po
prenosu hmoty. Pfenos hmoty probihd mezi body 2 az 11; jednotlivé body jsou popisované v textu.
Model kon¢i v bodé 18 mimo jiné z toho divodu, ze puvodné sekundarni hvézda by v této fazi
pravdépodobné dosdhla Rocheova poloméru a zacal by pretok hmoty zpét na primar. Prevzato
z prace Harmance (1970).
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Obréazek 13.7: Rychlost prenosu hmoty —dM/dt ([dM/dt] = 1075 Mg) v zavislosti na case t
([t] = 108 rokii) pro dvojhvézdu 4 Mg a 3,2 M. Pfevzato z Harmanec (1970).
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3.

5a.

5b.

¢as od zaédtku prenosu hmoty ts = 84000yr, My = My — A minimalni:
Po kratké dobé maji obé slozky stejnou hmotnost 3,6 M a vzdalenost mezi
nimi dosahuje minima. Od toho momentu vede pokrac¢ujici vyména hmoty
k nartistani vzdalenosti mezi slozkami, coz pfirozené brzdi rychlost prenosu.

ts = 110000 yr, rist A — proni mazimum dM /dt: Vzdalovani pfevlddne nad
vlivem nuklearni nestability, rychlost pfenosu hmoty dosadhne svého maxima
9-107% Mg, za rok a poc¢ina klesat (obr.[[31). Hmotnost primarni hvézdy ¢ini
v té chvili 3,37 M.

ts = 127800 yr, q prevrdcené, pokles Tog — pokles ionizace — rust kK, Viag —
podpovrchovd konvektivni zona: Po 127800 letech se pivodni hmotovy pomeér
mezi slozkami vymeéni. Klesajici efektivni teplota vede — podobné jako pii
vyvoji osamocené hvézdy — k poklesu ionizace v podpovrchovych vrstvach
hvézdy a s tim souvisejicim vznikem konvektivni zony. Asi po 400000 letech
od zacatku odtoku zacCne tato konvektivni zéna prudce nartistat smérem do
nitra hvézdy (obr. [ZH).

Je dobfe si uvédomit, ze vnitini ¢asti hvézdy se téméf po celou dobu prenosu
hmoty chovaji zna¢né autonomnim a vcelku neménnym zptsobem: rovno-
mérné se smrstuji, aby kompensovaly nestabilitu vzniklou zanikem central-
niho nukledrniho zdroje energie. Urc¢ité zmény jsou vSak patrné. Centralni
teplota v poméru k centralni hustoté hned na zacatku odtoku zaciné nartistat
prudéeji nez pred jeho zac¢atkem (obr. [[3T).

To je chovani pravé opacné, nez jaké ukazuji modely vymény hmoty v pfi-
padé A. Tam totiz centralni teplotu uréuje pfedevsim produkce nukledrni
energie a ta s ibytkem hmotnosti hvézdy pfirozené klesa. Na zacatku odtoku
v piipadé A klesa proto i centralni teplota.

kolaps jadra — zmensovani H slupky, ale pokles ey < expanze vnéjsich cdsti
slupky, ubytek X na spodku slupky: K pochopeni prubéhu pfenosu hmoty je
tfeba si povSimnout chovani hlavniho zdroje energie v daném pripadé: vo-
dikové slupky. Oblast, v niz probiha slucovani vodiku na helium se béhem
celého odtoku absolutné i relativné zmensuje. Maximum produkce se pfitom
béhem prvni ¢asti odtoku zvolna presouva smérem k centru, a to jak v po-
loméru, tak ve hmoté. To souvisi se smrstovanim centralnich éasti hvézdy.
Energeticky vykon slupky ale soucasné klesa. To je zptsobeno jednak tim,
ze kles4 hustota a teplota vnéjsich casti slupky, nebotf tyto vrstvy béhem
ztraty hmoty expanduji z¢asti na tkor své vnitini energie, a za druhé proto,
7ze ve spodnich ¢astech slupky rychle ubyva vodiku. Ubytek vodiku nakonec
zpiisobi, Ze se (klesajici) maximum hoteni vodiku ve slupce za¢ne pfesouvat
smérem k povrchu ve hmoté (obr. [3F).

ts = 472900 yr, minimum L: Postupné prakticky zanikne pivodni nestabilita
vnéjsich vrstev hvézdy, vyvoland ztratou hmoty, a dalsi odtok hmoty je fizen
nestabilitou v jadru. Tim samoziejmé ubude i pohlcovani zafivé a vnitini
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Obrazek 13.8: Zmény vnitini struktury primérni slozky dvojhvézdy 4 Mo a 3,2 Mo v prubéhu
pfenosu hmoty. Na vodorovné ose je vynesen ¢as (v jednotkach 10° rokll) a na svislé logaritmus
poloméru log[R]cm. Kazda slupka je oznadena absolutnim hmotnostnim podilem (v jednotkéach
M). Hranice konvektivnich zén jsou znaceny ¢arkovanou ¢arou, oblasti termonukledrnich reakei
(s produkci energie vétsi nez 10erg/g/s) jsou Srafované, maximum produkce energie ve slupce je

Gerchovanou ¢arou. Pfevzato z Harmanec (1970).

Obrazek 13.9: Zavislost centralni hustoty pc a centrdlni teploty 7. pro vyvoj primdarni slozky

dvojhvézdy 4 Mg a 3,2 M. Srovnej s obr. Prevzato z Harmanec (1970).
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10.

11.

12.-18.

energie v obalu a 472 900 let po zacatku odtoku dosdhne zatrivy vykon hvézdy
minima a za¢ind opét naristat. K tomuto rtstu prispély jesté dalsi duvody.
Prechod na konvektivni pfenos energie ve vnéjsich c¢astech hvézdy vytvoril
(podobné jako u vyvoje osamocené hvézdy) lepsi podminky pro hofeni vodiku
ve slupce, takze produkce energie v ni zac¢ina rist. Mimo to se jiz hvézda v té
dobé zbavila vSech vrstev s pavodnim chemickym sloZzenim a u povrchu se
proto vyrazné méni velikost opacity.

ts = 720000 yr, rust oknvektivni zony — rychlejsi expanze — druhé mazimum
dM/dt: Konvektivni zéna ma jesté jiny dusledek: rychlejsi rtist poloméru
hvézdy a néasledkem toho i pfechodné druhé maximum pfenosu hmoty od
zac¢atku odtoku, asi 2,5 - 1076 M, za rok.

ts = 1,11 Myr, zmensovdni konvektivni zény — minimum Teg, malé dM /dt:
Poté se rozloha konvektivni zény i rychlost ztraty hmoty opét zmensuji, mi-
nima dosdhne i efektivni teplota a konéi rychla faze odtoku. Dalsi vyvoj je
urcéovan jiz jen tepelnou nestabilitou jadra hvézdy. Rychlost odtoku hmoty
v té dobé ¢ini asi 4-10~7 M, za rok a dale se zpomaluje. Efekty ztraty hmoty
z povrchu hvézdy jsou v té dobé uz tak malé, ze se hvézda chova prakticky
stejné jako osamocend hvézda ptivodni hmotnosti v podobném vyvojovém
stadiu.

ts = 2,08 Myr, rist T, — slucovdni He na C: Rust centréilni teploty pokracuje
a v jadru zac¢inad dochézet k nuklearni syntéze helia na uhlik.

ts = 2,41 Myr, zvyseni Z — zvyseni Kk, Viaq — jadernd konvektivni zona:
V centru vznika nova konvektivni zéna.

ts = 2,51 Myr, rust ege — expanze slupky H — pokles eqg — konec expanze
obdlky — konec prenosu hmoty: Nartstani produkce v jadru ovsem zhorsi pod-
minky pro hofeni ve vodikové slupce, obal hvézdy prestane rist a 2517900 let
po zacatku odtoku faze vymény hmoty konci. Pivodné primarni hvézda ma
nyni hmotnost pouhych 0,53 Mg, ale polomeér 25,0 Rz a obsah vodiku na
povrchu ¢ini pouze 0,256 proti puvodniho 0,602. Obézné perioda dvojhvézdy
se prodlouzila na 8492 a pomér hmot se z ptivodniho poméru M, /M; = 0,8
vice nez prevratil na My /My = 0,079.

ts = 2,60 aZ 12,6 Myr, kontrakce hvézdy — rist Teg — ZAMS pro He hvézdy:
Konkrétni vypocet, ktery jsme pouzili jako ilustracni priklad, pokracoval i po
skonceni vymény hmoty. Piivodné primérni slozka v dtsledku rostouci pro-
dukce hoteni helia v jadru rychle kontrahuje a zahfiva se, takZe roste efektivni
teplota, postupné mizi podpovrchova konvektivni zéna a hvézda se presouva
v HR diagramu z oblasti obrd az do blizkosti hlavni posloupnosti heliovych

hvézd (obr. [E3I0).

V case 12,6 miliénu let od zacatku vymény hmoty hvézda kone¢né znovu do-
sdhne stavu tepelné rovnovahy a lokalniho minima svého zafivého vykonu.
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Obrézek 13.10: Zmény vnitini struktury pdvodné primarni slozky dvojhvézdy 4 M a 3,2 M po
skonceni pfenosu hmoty. Znaceni je podobné jako na obr. Prevzato z Harmanec (1970).

Je zajimavé si uvédomit, ze se tak stalo az v dobé, kdy obsah helia v jadru
v disledku nukledrni pfemény jiz poklesl zhruba na polovinu (Y = 0,484).
Ptivodné hmotnéjsi slozka dvojhvézdy je v té dobé horkym trpaslikem s po-
lomérem pouhych 0,208 Rg.

Dalsi vyvoj ve dvojhvézdé byva rozmanity. Mize dojit:

A. ke spotiebovani vodiku v pivodnim sekundaru, jeho expanzi (odpovidajici
pfechodu na vétev obrit) a pfenosu hmoty opacngm smérem. Pti dopadu latky
na horkou kompaktni hvézdu mutze probihat nuklearni hofeni a eruptivni jevy.
Tento pripad je Castéjsi.

B. ke spotfebovani helia v ptivodnim priméru, druhé ezpanzi (obdobné jako na
AGB) a druhému pfenosu hmoty stejnym smérem.

Obecné lze ale uzaviit, ze pokud k vyméné hmoty dojde v kterékoliv fazi vyvoje
hvézdy, ve které z diivodt zmén jeji vnitini stavby dochazi pravé k ristu polomeéru,
vede prekroceni meze stability ve dvojhvézdé k fazi mohutné vymény
hmoty mezi sloZkami, pfi které se puvodni hmotovy pomér vice neZz
vyméni.
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13.4 Modely vyvoje dvojhvézd versus
pozorovani

Vyvojovy paradox. Prvnim problémem, ktery se vypocty vymény hmoty ve dvoj-
hvézdach pokousely vytesit, byl vyvojovy paradox polodotykovych soustav. Kdyz
totiz byly ziskany udaje o zakladnich fyzikalnich vlastnostech dostate¢ného poctu
dvojhvézd a kdyz zacala byt po roce 1950 vyuzivana klasifikace dvojhvézd na od-
délené, polodotykové a kontaktni, ukazalo se, ze ve vSech pripadech zaplnovala Ro-
cheovu mez u polodotykovych soustav méné hmotnd sekundérni slozka (obr. [31T]).
V té dobé bylo uz z teorie stavby hvézd jasné, ze rychleji by se méla ve dvojhvézdé
vyvijet a k Rocheové mezi expandovat hmotnéjsi z obou slozek. A pozorovani se
zdala ukazovat pravy opak.

Se skvélym fyzikalnim citem navrhl mozné vysvétleni zdanlivého paradoxu Cra-
wiord (1955). Postuloval, Ze rychleji se bude skuteéné vyvijet hmotnéjsi slozka a ze
dojde k vyméné hmoty, kterd obrati piivodni pomér hmot. (Jeho hypotéze velmi
vytrvale oponoval astronom éeského pivodu Zdengk Kopal.) Trvalo vice nez 10
let, nez byla Crawfordova hypotéza vypocty vymény hmoty vyteéné kvalitativné
potvrzena. Vtip spoc¢iva v tom, ze rychld pocateéni faze vymény hmoty, béhem niz
se puvodni pomér hmot prevrati, probihd vici ostatnim fazim vyvoje tak rychle,
ze mame statisticky velmi malou Sanci podobny systém pozorovat.

Obrazek 13.11: Schéma polodotykové soustavy, ve které Rochetiv lalok vypliuje méné hmotna
sekundérni slozka. Pfevzato z Crawford (1955).

Hvézdy se zavojem. Po Gspésném vyteSeni vyvojového paradoxu se zacali ast-
ronomové pfirozené zajimat, zda i dalsi vysledky vymény hmoty by bylo mozno
ztotoznit s néjakymi pozorovanymi systémy. Kiiz a Harmanec (1975) formulovali
obecnou hypotézu, ze vyména hmoty v pozdéjsich stadiich pripadu B vede ke vzniku
hvézd se zavojem. Hypotéza nabizela vysvétleni vzniku zavoji kolem téchto hvézd,
dtivod jejich velké rotac¢ni rychlosti a také vysvétleni nékterych typt pozorovanych
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zmeén. Urc¢ity pocet dvojhvézd s ocekavanymi vlastnostmi se pak skutecné podatilo
mezi hvézdami se zavojem objevit. Dnes se soudi, Ze navrzeny mechanismus je jed-
nim z moznych, nemiize vSak byt jedinym, nebot se nepodafilo nalézt olekdvané
procento zakrytovych dvojhvézd mezi hvézdami se zédvojem.

Excentrické drahy. Dnes se vyména hmoty povazuje za integralni soucast ve vy-
voji dvojhvézd a existuji cetné vice ¢i méné propracované scénaie. Napr. Habets
(1987) pro objekt A0538—668 predpoklada, Ze prvni faze vymény hmoty ve hmotné
dvojhvézdé vede skutecné ke vzniku hvézdy se zadvojem a ke vzristu obézné peri-
ody, i pfi Castecné ztraté hmoty a thlového momentu ze soustavy. Rovnéz bere
v potaz prenos a ztratu hmoty ve formé hvézdného vétru jesté pred tim, nez hvézda
dosahla Rocheovy meze. Dalsi pfenos hmoty z pivodné primérni slozky nastava
ve fazi hofeni helia a uhliku a hvézda nakonec vybuchne jako supernova, coz vede
ke vzniku vystredné drdhy, ve které se pohybuje zbytek supernovy — neutronova
hvézda — a hmotna hvézda, kterd béhem fazi prenosu ziskala hmotu. Ta se pfi pru-
chodu pericentrem stava opakované dynamicky nestabilni a posild hmotu smérem
k neutronové hvézdé, coz vede ke vzniku rentgenového zareni. Koneénym stadiem
vyvoje hmotné dvojhvézdy mutize byt i bindrni pulsar. Rostouci nejistota téchto scé-
naid s rostoucim stadiem vyvoje spoc¢iva v nasi neznalosti skute¢nych mechanismut
ztradty hmoty a tthlového momentu ze soustavy, o nichz byla jiz fe¢ tvodem.

Magnetické polary. Jinym komplikovanym piipadem jsou polary — dvojhvézdy
s kompaktnim bilym trpaslikem, ktery ma silné magnetické pole. Podle modelu Nor-
tona a spol. (2004) pro hvézdu EX Hydrae muZe takové pole zabranit vzniku nor-
maélniho akreéniho disku, nebot hmota z okoli bodu L; odtéka podél magnetickych
siloGar rovnou k pdltim bilého trpaslika (obr. [3IZ). Pozorované zmény jasnosti
systému se interpretuji tak, ze tok hmoty neni ustaleny.

Obrazek 13.12: Mozny model dvojhvézdy (kataklyzmické proménné hvézdy) EX Hydrae. Hmota
pretéka z Cerveného trpaslika na bilého trpaslika, ktery ma ovsem natolik silné magnetické pole,
ze latka z okoli bodu L; odtékd podél magnetickych siloc¢ar k pélim bilého trpaslika. Prevzato
z http://www.ukaff.ac.uk/movies.shtml, Norton a spol. (2004).
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14 Pulsace hveézd

Problém pulsaci hvézd predstavuje rozsahlou a rychle se rozvijejici tématiku, a to
zejména poté, co se ukazalo, ze pomoci rozboru pulsaci s raznymi periodami je
mozné nezavislym zpusobem studovat vnitini stavbu naseho Slunce. Dnes pfibyva
pokust aplikovat stejnou metodu i na jiné hvézdy a vznika tak obor, kterému se v as-
tronomické literatufe ika asteroseismologie. Na webové strance sdruzeni European
Network of Excellence in AsteroSeismology, http://www.eneas.info, lze nalézt
nékolik vynikajicich uc¢ebnich texti zabyvajicich se podrobné touto problematikou,
napf. texty Prof. J. Christensena—Dalsgaarda ¢i Prof. C. Aerts(ové). V tomto textu
se omezime jen na struc¢ny vyklad.

14.1 Radialni pulsace sférickych hvézd

14.1.1 Podminka pro vznik pulsaci

Uvahy o dynamické stabilité ¢ nestabilité hvézd vaci pulsacim mohou vychézet
z nasledujici tivahy: béhem oscilace se termodynamicky stav elementu hmoty v pul-
sujici hvézdé periodicky méni a po jednom tplném cyklu se vzdy vraci do pavodniho
stavu. Podle 1. véty termodynamické je

dQ = dU + dw . (14.1)

Protoze vnitini energie U(p, T') je funkci stavovych veli¢in, bude jeji celkové zména
pri cyklickém procesu nulova (§dU = 0). Prace W vykonana pfi jednom cyklu
cyklického procesu bude tedy integralem zmén pohlceného tepla

W= fao (14.2)

a k pulsacim bude opakované dochazet tehdy, bude-li celkova prace na tikor pohl-
ceného tepla kladné, tedy W > 0.
Protoze entropie ma uplny diferencial, bude ovsem

fdszfgzo, (14.3)
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14 Pulsace hvézd

takze Cést pohlceného tepla se v procesu opét uvolni (d@ je nékde > 0 a nékde
< 0).

Predpokladejme, Ze teplota jako funkce ¢asu ¢t prodélava malou cyklickou zménu
0T (t) kolem stfedni hodnoty Tp, tedy

T(t) = Ty + 6T(t). (14.4)

Pak lze misto (IZ3) psét

(t) dQ(t) 1 B
%ds ]{TOHT() f{ To 1+oT(0)/T (14.5)

S pouzitim Taylorova rozvoje a zanedbanim ¢lent vyssich fadi muzeme tuto rovnici
jesté prepsat do tvaru

?{ d%gt) (1 B 5?(()2?)) “0 (14.6)

a tedy

dQ(#)dT'(¢)
TO dQ(t) = 747’702 (14.7)

Podminku udrzeni pulsaci muzeme pomoci toho zapsat ve tvaru

W= 7§ dQ(t) = 7{ 5%” dQ(t) > 0. (14.8)

Protoze T je kladné ¢islo, znamend podminka ([[LH), ze k pohlcovani tepla (d@Q >
0) musi dochézet v té ¢asti cyklu, kdy teplota prochdzi maximem (67" > 0) a naopak.
Jinak feceno: aby hvézda pulsovala, musi k pohlcovani tepla dochazet p¥i
jejim smrét’ovéni a k jeho uvolﬁovéni naopak pf'i expanzi

s e vow

element hmoty. Analogickd podminka pro celou hvézdu by méla tvar

ST (t, M)
W= /74 ) dQ(t, Mg)dMp >0, (14.9)
To(Mg)

kde kruhové integrace probihd pfes kazdy element hvézdné hmoty a integrace ve
hmoté ptes celou hvézdu.
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14.1.2 Opacitni mechamismus pulsaci

vevs

Nejcaste€jsim mechanismem, ktery mutze zptsobit pulsacni nestabilitu, je mechanis-
mus opacitni, ktery ovSem funguje pouze v oblastech ménici se ionizace nékterého
dostatecné zastoupeného iontu, nejcastéji vodiku ¢i helia. Uvazujme nejprve Gplné
ionizovany plyn. Opacitu hvézdné latky lze pfiblizné popsat pomoci funkéni zdvis-
losti

k=cptT™™, (14.10)

kde c je konstanta a k a m jsou kladna ¢isla. Pomérné dobrou aproximaci pro volné-
vézané a volné—volné piechody predstavuji Kramersovy opacity (obr. [Z1), které
lze zapsat ve tvaru

k= cpT 3. (14.11)

2
3

Pro adiabaticky déj je P ,og a tedy T % X p3, coz vede na

K=cp

ol

(14.12)

To ovSem znamenad, ze pri kompresi s rostouci hustotou klesd opacita a tedy pohl-
covani tepla. Jinymi slovy, piné ionizované cdsti hvézdy jsou stabilni a ke stabilnim
pulsacim v nich nemuze dochézet.

Jina je ovSem situace v oblastech ménici se ionizace, kde je energie stlacovani
spotfebovana na rust ionizace a teplota roste mnohem pomaleji. Pokud budeme
predpoklddat zévislost teploty na hustoté ve tvaru (A je malé)

T ~pt, (14.13)
pak pro Kramersovu opacitu plati
ko= cp' T35 (14.14)
a podminkou vzniku pulsaci je tedy nerovnost
1-3,51>0. (14.15)

To byva v oblastech ménici se ionizace ¢asto splnéno.
Zalezi ovsem na tom, kde se ta ktera ionizacni zéna ve hvézdé nachazi:

1. pro chladné hvézdy je zéna prilis hluboko v nitru, kde dochazi k utlumeni
kmitt disipaci;

2. pro horké hvézdy je naopak pfilis blizko povrchu, kde vychazi tepelna kapacita
z6ny prilis mala na to, aby doslo ke globalnim oscilacim.

V urcitém rozmezi teplot tak vznika pds pulsacni nestability.
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Obrézek 14.1: Odchylky pfibliznych Kramersovych opacit (polynomické zavislosti x = cpT 35,
tj. barevné plocha na logaritmickém grafu) od presnéjsich hodnot z Rogerse a Iglesiase (1996).

14.1.3 Hruby odhad periody radialnich pulsaci

Jiz Shapley (1914) argumentoval tim, ze zdkladni perioda radidlnich pulsaci sfé-
rickych hvézd, kdy hvézda zvétsuje a zmensuje sviij polomér tak, ze zachovava po
celou dobu svij sféricky tvar, musi byt fadové dana dynamickou ¢asovou Skédlou
(tj. dobou volného padu)

R3 1
I~ Tdyn ™~ G—M ~ G_ﬁ ’ (1416)

kde p je primérna hustota hvézdy. O té tedy zakladni perioda radidlnich pulsaci
vypovida. Pulsace mizeme v prvnim ptiblizeni chapat jako akustické hustotni kmity
s vlnovou délkou rovnou priméru hvézdy. Takova vlna se §ifi rychlosti zvuku v,
a perioda radialni pulsace je tak ddna vyrazem

_ 2R

Uz

11 , (14.17)

kde v, je stfedni rychlost zvuku pies celou pulsacni periodu. Zvukové kmity lze
povazovat za adiabatické a z teorie akustickych kmitt plyne pro rychlost zvuku

oP P
2
vy = — = Yad— 14.18
:= (%) =z (1418)
kde Yaq = 2:25 pro adiabaticky d&j (¢ = 0) oznacuje piimo pomér specifickych
tepel pri konstantnim tlaku a objemu.
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Pokud uvazujeme hvézdu jako plynovou kouli, plyne z rovnice ([EZH) pro vnitini
energii 1 g smési iontového a elektronového plynu (bez pfispévku zéfeni, tj. 5 = 1),
7e prispévek vnitini tepelné energie dF; pripadajici na elementarni hmotu dMp
bude

3P
dE; =UdMpg = 25 dMp, (14.19)
p

kde P opét oznacuje celkovy tlak smési plynu. Celkovou tepelnou energii dostaneme
integraci pfes cely objem hvézdy, ¢ili

3 [P 3 [ v? 3
Ey== | —dMp == Z dMp ~ =
! 2/p r 2/%01 =3

=2
Uz
ad

M, . 14.20
S (14.20)

7 véty o viridlu vime, Ze mezi celkovou gravita¢ni potencialni energii Fg a cel-
kovou kinetickou (tepelnou) energii E; v soustavé, kterd se nalézd v hydrostatické
rovnovaze, plati vztah

Eq = —2E, . (14.21)

Za ptredpokladu, ze hvézda osciluje kolem rovnovazného stavu odpovidajiciho stavu
hydrostatické rovnovahy, a za predpokladu adiabatického modelu lze tedy stfedni
rychlost zvuku odhadnout s pomoci véty o viridlu [[IZZ]]), kde pro gravitaéni po-
tencidlni energii Fg lze pro sférické rozlozeni hmoty psat

GM2

i (14.22)

EG = —w
Faktor w nabyva hodnoty % pro homogenni rozlozeni hmoty a hodnoty priblizné %

pro hvézdy na hlavni posloupnosti. Hodnota faktoru w roste se stoupajici koncent-
raci hmoty smérem do centra.

Z rovnic ([Z20) a [[£2A) tedy dostavame

_9 _'YEG o ﬂGM*

(14.23)

=730, T 3 R

Dosazenim do rovnice (IZIM) pro pulsa¢ni periodu ziskdme vyraz

3 3\ 2
=2 <%) (GJL ) . (14.24)

S vyuzitim definice stfedni hustoty

M, = %wR3ﬁ (14.25)

207



14 Pulsace hvézd

mizeme rovnici ([[Z24) jesté upravit do tvaru

9
7Gyw’

/7 =

ktery poprvé odvodil Eddington (1918).
Pokud vypoéteme stfedni hustotu Slunce z hodnot hmotnosti a poloméru (A8,

[A9)

(14.26)

po = 1408 977kgm 2, (14.27)

muzeme udavat stfedni hustotu hvézdy v téchto jednotkach. Za predpokladu v ~ %
a pro w = % pak pro pulzac¢ni periodu ve dnech plati

1,/ 2 = 080404 = Q' (14.28)
po

Konstanta na pravé strané tedy udava periodu radialni pulsace naseho Slunce, po-
kud by bylo pulsac¢né nestabilni. Napf. pro chladného veleobra spektralni tiidy M0Ia
s hmotnosti a polomérem, jaky jsme uvazovali v tabulce ([[Tl), dostaneme podle
2] 11 = 230%0. Naopak pro bilého trpaslika Sirius B o hmotnosti 1,034 Mg,
a poloméru 0,0084 R vychazi pulsac¢ni perioda pouhé 5,4 sekundy.

Vzhledem k tomu, ze stiedni hustota p = M, /V, kde M, a V jsou hmotnost
a objem hvézdy, je mozné pro sférické modely psat améru (L = 47rR20Te4ff)

L (MN\T/R\E _(MN\TL\ T\’
o=u(ir) () =nGr) () (7). e

pricemz konstanté Q' se fik4 pulsacni konstanta.
Pro realné hvézdné modely ovsem @’ neni konstanta, ale ukazuje se, Ze

(RN
Q ~ (E) . (14.30)

Vemury a Stothers (1978) z toho s pouzitim Carsonovych opacit odvodili nésledujici
vztah pro periodu radidlni pulsace nerotujici hvézdy ve dnech

7 3

R\T (M7
I = 09025 ( —— , 14.31
(Re) (M®> ( )

pricemz koeficient timeéry 0,025 vykazuje rozptyl +0,001.

Vztah ([[Z31) davd pékné vysledky. Napf. pro primdrni slozku spektrosko-
pické dvojhvézdy Spika (o Vir A), kterd je proménnou hvézdou typu S Cep, ur-
¢ili Herbison-Evans a spol. (1971) s pomoci intensitniho interferometru hodnoty
M,/Mg =109+ 0,9, R/Ry = 8,1 £ 0,5, coz podle vztahu ([[Z3) dévé teoretic-
kou hodnotu pulsaéni periody 09162. Pfihlédneme-li k udanym chybam poloméru
a hmotnosti, nachézi se teoreticka pulsa¢ni perioda v rozmezi 081366 az 091920.
Skuteéné pozorovand pulsaéni perioda je pfitom 08174.
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14.1.4 Vztahy perioda — zafivy vykon — barva

Vyse uvedené vztahy vysvétluji rovnéz existenci empirického vztahu perioda — za-
Fivy vykon pro cefeidy a jiné typy radidlné pulsujicich hvézd. Vztah ([Z29) miZeme
psat v logaritmickém tvaru

1 M 3 R
logIl =log Q' — =1 = 4+ Zlog —. 14.32
og 0g Q plog g tale g (14.32)
7 definice efektivni teploty plyne
R 1
log — = 8,474 — = My — 2log[Test]k (14.33)
Ro 5
takze po dosazeni do ([[Z£32)) dostaneme
logIl = 12,71 + lo Q'—llo %—310 [Tes] —EM (14.34)
gl =1z g 2 gM® glLeff K 10 \bol - .

Empirické zavislosti zarivy vykon — perioda byvaji ¢asto udavany ve tvaru
My =alogll+b, (14.35)

kde koeficienty a a b jsou empiricky uréeny pro danou skupinu pulsujicich hvézd.
Rovnici ([[£34) mtzeme upravit do tvaru

10 10 5 M
My = 42,37+ —1log Q' — BC(Teg) — — logIl — 10log Tog — — log —=
3 3 3 ° Mg

. (14.36)

Pulsac¢ni nestabilita obvykle odpovida dosti tizkému rozmezi efektivnich teplot a tak
pouze ¢len odpovidajici hmotnosti hvézdy ma vliv na empirické koeficienty a a b,
nebot pro danou skupinu hvézd existuje obvykle vztah mezi hmotnosti a zafivym
vykonem ve tvaru

log % =cMpo+d. (14.37)
Mg
Konkrétné pro klasické cefeidy byl tento vztah zpfesnén pomoci pozorovani s vel-
kym optickym interferometrem ESO v praci Kervelly a spol. (2004), ktefi udavaji
hodnoty a = —2,769 a b = —1,440. Petersen a Christensen-Dalsgaard (1999) udé-
vaji pro d Sct hvézdy na zakladé nové kalibrace pomoci druzice Hipparcos hodnoty b
v rozmezi —3,2 az —4,0.
V nékterych empirickych zavislostech se vliv efektivni teploty bere v potaz po-
moci ¢lenu, ktery charakterizuje barvu hvézdy nékterym fotometrickym indexem,
napf. (b—y). To jsou pak vztahy zafivy vykon — barva — perioda, nejéastéji ve tvaru

My =d'logll +¥'(b—y) + ¢, (14.38)
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kde koeficienty a’, b’ a ¢’ jsou opét empiricky uréeny pro danou skupinu pulsujicich
hvézd.

Je ovSem dobfie si uvédomit, ze pokud si v logaritmickém tvaru vyjadiime dolni
mez rotacni periody néjaké hvézdyﬂ, t.j. Keplerovu rota¢ni rychlost na uvazovaném
rovnikovém poloméru, pfi aproximaci pomoci Rocheova modelu, dostaneme rovnici
(viz napf. Harmanec 1987)

1 M, 3 R
log Pyin = —0,936 — 3 log Mo + 5 log — . (14.39)

coz je rovnice formalné totoznd s rovnici ([Z32) pro log Q' = —0,936. Dodejme, Ze
pro jednoduchy polytropni model Eddingtontiv je log Q' = —1,433. Casové skdly
radidlnt pulsace a rotace hvézd jsou tedy srovnatelné a v konkrétnich piipadech
nemusi byt snadné rozhodnout, co je skutecnou fyzikalni pfi¢inou pozorovanych
zmén jasnosti ¢i radialni rychlosti hvézdy.

14.2 Kinematika neradialnich pulsaci

Neradilni pulsaci rozumime takovou (multi)periodickou zménu tvaru hvézdy, pfi
kterém dochazi k odchylkam jak od sférické, tak osové symetrie. Vznik neradidlnich
pulsaci miize kromeé jiz zminovaného opacitniho mechamismu souviset s rotaci hvézd
nebo se slapovymi silami, je-li uvazovana hvézda slozkou tésné dvojhvézdy. Zaklady
teorii neradidlnich pulsaci polozil svou praci Ledoux (1951) a pozdé&ji byla rozvijena
napt. v pracech Osaki (1986), Osaki a Shibahashi (1986). Kambe a Osaki (1988)
publikovali i serie profili ¢ar ovlivnénych neradidlnimi pulsacemi. Je tfeba ale Tici,
ze fyzikalné konsistentni model takovych pulsaci pro rychleji rotujici hvézdy dosud
neexistuje, nebot jde o velmi obtizny tkol. Je to pochopitelné — jak jsme si jiz
ukéazali, neexistuji dosud ani fyzikalné konsistentni modely rychle rotujicich hvézd.
P1i popisu neradialnich pulsaci se proto voli urcité zjednoduseni.

Zpravidla se predpoklada, ze osa symetrie oscilaci je identickd s osou rotace
hvézdy. Pro popis polohy bodd na povrchu hvézdy se pouziva zapis ve sférickych
soutadnicich (r,9, ), kde r je radidlni vzdalenost od stfedu hvézdy, ¥ thel méfeny
od ,severniho* pélu hvézdy v rozmezi (0, m) a ¢ Ghel mé&feny podél hvézdného
rovniku v rozmezi (0, 27). Skalarni veli¢iny se obvykle popisuji pomoci sférickych
harmonickych funkci.

Slozky vektoru rychlosti V' lze zapsat pomoci sférickych funkei Y™ (9, ¢) ve
tvaru

Ve(r,0,0,t) = Au(r) Y, (0, ) et (14.40)

1To je také dolni mezi obézné periody dvojhvézdy tvofené nami uvazovanou hvézdou a sekun-
darem zanedbatelné hmotnosti.
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(¢,m) = (5,0)
(zonal)

(e’m) = (57 2)
(tesseral)

(¢,m) = (5,5)
(sectoral)

1=2,|m|l =2 L=5,|ml =5 L=5,|m|l =4 1=5,|m| =2 L=5,|ml =0
sectoral mode sectoral mode tesseral mode tesseral mode zonal mode

Obrazek 14.2: Priklady neradialnich pulsaci s rtznymi kvantovymi c¢isly [ a m. Obrazky jsou
prevzaty z disertacnich praci Uytterhoeven(ové) (2004) a Schrijverse (1999).
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oY (9, )

Vo(r,0,0,t) = An(r)k 5 glwnemt (14.41)
An(r)k oYM (0, 90) .,
Ve(r,d,p,t) = SiI(M; Za(@ 2) ¢ nemt (14.42)

kde k je pomér amplitud horizontalni a radidlni rychlosti pulsace. Pro danou frek-
venci pulsace souvisi s hmotou hvézdy M, jejim polomérem R a gravitacni konstan-
tou G podle vztahu

GM

ném
Veli¢ina wy ¢, oznacuje kruhovou frekvenci

2w
Pném '

Wnim =

(14.44)

Pyom je perioda daného pulsaéniho médu popsaného kvantovymi ¢isly (n, ¢, m):
e 1 oznacuje pocet pulsacnich vin v radidlnim sméru;

e ¢ udava, kolik je na povrchu hvézdy linii (uzld), které neprodélavaji zadny
radialni pohyb;

e m v rozmezi —¢ az ¢ je pocet vln v azimutalnim sméru (podél soufadnice ).

Pro dané kvantové ¢islo £ existuje tedy 2¢+ 1 mo6du s riznymi kvantovymi ¢isly m.
Pro nerotujici hvézdu maji ale tyto médy vSechny stejnou periodu. Pro rotujici
hvézdu oznacuji médy s m < 0 pulsace postupujici ve sméru rotace hvézdy a médy
s m > 0 pulsace retrogradni. Pulsa¢ni médy, pro néz |m| = ¢ se nazyvaji sektordlni
mody pulsace. Mddy, pro néz 0 # |m| # ¢, se oznacuji jako teserdlni a médy
s m = 0 jako zondlni ¢i osové symetrické. Radidlni pulsace v tomto pojeti lze
chapat jako specidlni pfipad pro £ = 0. Médy pro rizna kvantova ¢isla m a £ jsou
znazornény graficky na obrazku [ZZA Spoctené profily spektralnich ¢ar pro ruzné
mody s kvantovymi Cisly m a ¢ a pro riuzné faze dané pulsacni periody lze nalézt
na obréazcich a[Z4

Townsend (1997) publikoval popis dosud asi jednoho z nejdokonalejsich pro-
gramu na vypocet teoretickych profili odpovidajicich riznym mdédum pulsace.

14.2.1 Sektoralni pulsace rotujicich hvézd

Velmi nézornym pfikladem neradidlnich pulsaci, ktery lze vyuzit k odhadu nékte-
rych fyzikalnich veli¢in, jsou sektoralni pulsace rotujicich hvézd. Jak je ukadzano na
obrazcich[[Ed a[T4H, projevi se sektoralni méd v profilech spektralnich ¢ar (rozsife-
nych rotaci) formou wvinek putujicich postupné pfes profil od fialového k ¢ervenému
kiidlu ¢éar, nebot rotace unasi pulsujici povrch hvézdy.
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Obrazek 14.3: Priklady profila ¢ar zpisobenych neradidlnimi pulsacemi s riznymi kvantovymi cisly
I a m. Plné, ¢arkované a tecCkované ¢ary ukazuji profily pro pomér rotac¢ni frekvence k pulsac¢ni
frekvenci v korotujici soustavé v hodnotach 0,01, 0,2 a 0,5. Pfevzato z prace Aerts(ové) a Waelkense
(1993).
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Obrazek 14.4:
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Obrazek 14.5: Na prikladu sektoralni pulsace modti ! = 8 a m = —8 je ilustrovano, jak vznikaji
putujici vinky v profilech spektralnich ¢ar rozsifenych rotaci. Tmavé oblasti se pohybuji smérem
od pozorovatele. Obrézek je pfevzat z prace Vogta a Penroda (1983).

Pro okamzitou radialni rychlost putujici vinky RV, (¢), kterou lze v serii pozo-
rovanych profil pfimo méfit, mizeme psat

27T(t - to)
P

kde RV oznacuje radidlni rychlost hvézdy, V., linedrni rovnikovou rotac¢ni rychlost
hvézdy, i sklon rotac¢ni osy vzhledem k pozorovateli, tg okamzik priichodu konkrétni
uvazované vinky stifedem c¢ary, P periodu, za kterou vinka vrati zpét do stiedu
Gary, a F'(t) rychlostni pole pulsace. Rychlostni pole F(¢) méa typické amplitudy do
10kms~!, takze je lze pro nasledujici iivahy pro rychleji rotujici hvézdy statisticky
zanedbat.

Za ptredpokladu, ze radidlni rychlost hvézdy se neméni, plyne z derivace rovnice
([[ZZ3) podle ¢asu nésledujici vyraz pro zrychleni ag putujicich vlnek p¥i pfechodu
pres stied spektralnich ¢ar vztah

RVin(t) = RV + Vesinisin [ ] +F(t), (14.45)

_ 27nVesini
ag = 7P
Dale plati nasledujici zfejmé vztahy pro linearni rovnikovou fazovou rychlost V,,
se kterou postupuje pulsa¢ni vlna, pozorovanou periodu P vilnky a periodu P,
rotace hvézdy (R, oznacuje jeji rovnikovy polomér)
27 R, 27 R, 27 R,

V= "2 p=_"" Prot = . 14.4
mPp, Vo + Va TV (1447)

(14.46)
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Odtud plyne

11 1
P_Prot um'

(14.48)

Pokud se nam podaii ziskat serii profili hvézdy, v nichz bude zietelné prito-
men jeden konkrétni vyssi sektoralni méd pulsace ve formé putujicich vinek, lze
postupovat nasledovné:

1. Z pozorovanych spektralnich profili studované hvézdy uréime jeji promitnu-
tou rotacni rychlost V. sin<. Pokud je zndm sklon ¢ rota¢ni osy nebo jej lze
odhadnout, budeme znat i rovnikovou rotacni rychlost V.

2. Proméfenim radialnich rychlosti putujicich vlnek v celé serii spekter mu-
zeme metodou nejmensich ¢tverct urcit parametry kiivky radidlnich rychlosti
([[XZ3), a tedy i zrychleni ag a dobu At mezi priichody dvou nésledujicich
vinek pres stfed Cary. Z rovnice ([ZZH) tak dostaneme odhad pozorované
periody P pulsa¢niho médu.

3. Pro dostateéné hustou a dlouhou sérii spekter se 1ze pokusit o jednoznacnou
identifikaci jednotlivych putujicich vlnek, a tim padem o nezavisly odhad
periody P.

4. Se znamymi hodnotami P a V, mizeme po vhodné kombinaci pfedchozich
rovnic urcit dalsi veli¢iny, charakterizujici pulsace hvézdy

Prot
a = Ve -1, 14.4
% ( E ) (14.49)
P
m = iE pro P > P,ot, resp. P < Pt (14.50)
PProt
P, = ——. 14.51
m(Pmt — P) ( )

Je ovSem tfeba si uvédomit, ze ke spoc¢teni numerickych hodnot vSech velicin je
tfeba znat dvé za tii obecné pfedem neznamych veli¢in R, P,ot a . Jak jsme si ale
ukézali v kap. [[2 o rotaci hvézd, lze v nékterych pripadech docela dobfe odhadnout
horni a dolni hranici mozné rota¢ni periody hvézdy.

P1i presnéjsich tvahach se uvazuje vztah mezi pozorovanou frekvenci o a sku-
te¢nou pulsacni frekvenci og ve tvaru (Q je rotaéni frekvence hvézdy)

20)2

m=Q*D

o =00 —mQl —C)) + ———L (14.52)
o0

kde C; a Dy jsou veliciny, které zahrnuji vliv Coriolisovy a odstiedivé sily a zaviseji

na vnit¥ni stavbé hvézdy. To pfi dalsim zdokonaleni teorie a pozorovani dava Sanci

na rozvoj astreroseismologie i pro horké rotujici hvézdy.
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14.3 Hydrodynamika pro jednoduché vinéni

Mozné oscilace v nitru hvézdy se vypocitavaji jako feseni hydrodynamickych rovnic.
Za urcitych zjednodusujicich predpokladi je mozné vyresit vinovou rovnici pro
poruchy analyticky, coz provedeme v této kapitole.

Zakladni rovnice hydrodynamiky. Nejprve uvedeme vztah mezi lagrangeovskou
a eulerovskou derivaci funkce ¢(r,t)
d¢ _ 9¢
— =L 4v.Vo, 14.53
dt ot ¢ ( )
¢ili mezi totalni casovou derivaci sledujici pohyb a parcialni ¢asovou derivaci lokalni
(ve fixnim bodé).
Rovnice kontinuity, pohybova rovnice, Poissonova rovnice a adiabatické pfibli-
zenfl (pro jednoatomovy plné ionizovany plyn v = g) maji tvar

0
ap4-v v = 0, (14.54)
d
pé; = —VP- VO, (14.55)
V.V® = 4rGp, (14.56)
P = Kp. (14.57)
Nékdy se tytéz rovnice prepisuji jako

p dp

N +v-Vp+pV-v= a +pV-v=0, (14.58)

v pohybové rovnici se nepiSe gravita¢ni potencidl, nybrz obecné zrychleni f (respek-
tive gravitacni g = —V®)

Por M pv Vv =—=VP+ pf (14.59)

misto Poissonovy rovnice lze pouzit jeji integral

_G/ o r/| (14.60)

a misto adiabaty jeji derivaci

dP P
— = K7p771 =v—. 14.61
O 5 (14.61)

20becné samoziejmé dochazi k vyméné tepla s okolim béhem oscilace, ale pro rychlé oscilace
muzeme d@ zanedbat. Pak ovSem ze soustavy vypadne teplota T, respektive rovnice tepelné
rovnovahy.
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14 Pulsace hvézd

Rovnovazny stav. Rovnovéaha znamenad, ze vSechny ¢asové derivace nulové, véetné
v = 0. Rovnice kontinuity, pohybovéa, Poissonova a adiabata se pak znac¢né zjedno-
dusi

0 = 0, (14.62)
0 = —VP —pVd, (14.63)
V-V®&, = 4nGpo, (14.64)
Py = Kpj. (14.65)

Perturbace. Pro malé zmény tlaku, hustoty a gravitacniho potencidlu v daném
misté (r,t) mizeme psat

P = Py+P, (14.66)
p = po+p, (14.67)
d = Do+ (14.68)

Veli¢iny se samoziejmé mohou zménit i kvili pfemisténi z ro do rg + dr (P =
Py + 6P), pak

§P = P VPR or, (14.69)
dp = p'+Vpg-or, (14.70)
58 = & Vo or. (14.71)

To je ekvivalentni vztahu (IZE3) pro lagrangeovskou a eulerovskou derivaci. Rych-
losti se v tomto pripadé tykaji pouze poruch

Oor
v =

= > (14.72)

Rovnice pro perturbace ziskdme dosazenim a odectenim rovnovazného stavu

a /
dv / / /
poa = —VP — p0V<I> —p VCI)() s (1474)
V-V® = 4rGy, (14.75)
P
P = 422y, (14.76)
Po
Ovérit to miZzeme snadno
8 / /
= (pe+ )+ V- (po+p)v=0, (14.77)

ot
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kde prvni ¢len je nulovy, nebot jde o derivaci rovnovazného stavu pg, posledni ¢len
je zanedbatelnym souc¢inem dvou poruch p’v. Obdobné postupujeme u pohybové
rovnice

dv
(o+#)gy = —Vo+p) = (po+p)V(®0 + )
= —Npg— Vp —peNPs — VO — po VP — p/ZB. . (14.78)
V pripadé adiabataty pouzijeme Tayloruv rozvoj

/ Y /
Bs+P =K(po+p') =Kp; (1—!—%) = Kp} <l—|—’y%> . (14.79)

14.3.1 Akustické viny v homogennim prostiedi (p-médy)

Jako prvni vySetfime vlny v homogennim prostiedi, bez gravitace. (Tj. ponékud
v protikladu se stavbou hvézd a silnou koncentraci ke stfedu, ale perturbace jsou zde
mnohem mensi nez rovnovazné gradienty!) Nejen casové, ale i prostorové gradienty
jsou nulové (V®y = 0), ®’ je malé pro rychle se ménici p/, ¢ili zanedbame i pgVP'.
Pohybova rovnice pak pfejde na tvar

25
po% =-VP. (14.80)
Do jeji divergence
62

dosadime vlevo ¢asovy integral rovnice kontinuity (Vpo = 0)
p 4+ V- podr~p 4+ poV-or=0 (14.82)

a vpravo adiabatické priblizeni ([[ZTH), tudiz

2 /
p@% (—%) =-V.V ("/%p') . (14.83)

Vysledkem je vinovd rovnice

82/

8:2) =2V (14.84)

kde rychlost zvuku (dle stavové rovnice)

kT
cs = \/ \/ B0 (14.85)
Po MmH
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14 Pulsace hvézd

Rovnice (TZ84) m4 feSeni v podobé vin

pl = aellkr—wt) (14.86)
po jehoz dosazeni zjistime
(Z)th/ = qifw?ellr—wt) —
0? 0? 0? .
=c <@ + a7 + @> po= Cai’ (K2 + k. +k2) ket - (14.87)
¢ili musi platit disperzni vztah
w? = Ak, (14.88)
Vlny s danym vlnoétem |k| = 2T musi mit pfedepsanou frekvenci w = 25.

Siteni takovych zvukovych vin v nehomogennim prostiedi mtizeme alespon
kvalitativné odhadnout pomoci geometrické optiky. Teplota 7', a tedy i rychlost
zvuku cg, v nitru hvézdy rostou s hloubkou. Podle Snellova zdkona lomu

cs(RZ)
cs(Rl)

se paprsek lomi od kolmice a v urcité hloubce mtizeme ocekavat totalni odraz.

sin @y =

sin 0 (14.89)

14.3.2  Vnitini gravitacni viny (g-médy)

vvvvvv

tafnim poli, ve které gradient tlaku vyrovnava gravitacni zrychleni (0 = —V P +
0080 ). Pohybovéa rovnice je pak slozit&jsi
d
pod—‘t’ — VP + g, (14.90)

protoze oscilace jsou udrzovany vztlakovou silou, nejen gradientem tlaku.

Reseni hydrodynamickych rovnic zde neuvedeme. Uvédomime si jen, Ze g-mdédy
jsou obecnéjsi a vlastné v sobé zahrnuji i p-mddy. Navic totiz existuji feseni s mno-
hem niz8imi frekvencemi. Zavadi se Bruntova—Viisildova (vztlakova) frekvence (viz
Christensen-Dalsgaard 2003)

1dlnPy dlnpg
N? = - - 14.91
m(FHE -0 (14.91)

pfi¢mez pro N2 > 0 nastdvaji oscilace, kdezto pro N? < 0 konvektivni nestabilita,
a disperzni relace ma tvar
2 _ N?
1+k2/k2
Takové vlny se patrné vyskytuji v nitru Slunce (pod konvektivni zénou), ale zatim
nebyly jednoznacné prokizany. Diky skdlovani je ovSem snadnéjsi detekce g-mdéd
u obrt spektralniho typu K (viz Bedding a spol. 2010).

(14.92)
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14.3.3 Povrchové gravitacni viny (f-médy)

Vlny vznikaji i na diskontinuité hustoty, jako vlny na mofi. Pfedpokladejme nestla-
¢itelnou kapalinu (p’ = 0), nekoneénou hloubku, volny povrch a g = konst. Uvnitf
kapaliny plati

V-v = 0, (14.93)
pO(Z—: = -VP. (14.94)
Divergence pohybové rovnice dava ihned rovnici
0=V-VP. (14.95)
Resen{ hledame v podobé vin ve sméru z (tj. podél hladiny)
P’ = f(z2) cos(kpx — wt), (14.96)
pfitom f(z) musi spliiovat diferencidlni rovnici
& krf. (14.97)
dz2 h

Snadno nahlédneme, Ze
f(z) = aexp(—kpz) + bexp(knz) . (14.98)

Podle prvni hrani¢ni podminky pozadujeme, aby pro z — oo f konvergovalo. Pak
musi byt b = 0.

Jaky je vsak vztah mezi w a k (jisté nebudou dovolené vSechny viny)? Vyuzijeme
druhou hraniéni podminku: na rozhrani (z 4 dz) je vzdy P = konst., neboli P = 0.
Lagrangeovskou zménu tlaku tedy napiseme jako

§P =P +VPy-6r =P + pogodz =0, (14.99)
odkud
1
§z=——P'. (14.100)
Pogo
Zéaroven vSak musi pro §z platit pohybova rovnice ([Z04)
25 d
po% =-V,P' = —d—f cos(kpx — wt) = kpa exp(—kpz) cos(knt — wt)(14.101)
z
jejiz Teseni je nasnadé
k k
0z = _poZ2 aexp(—kpz) cos(kpx — wt) = _poffz P (14.102)
Proto
1 k
——p = —tp (14.103)
Pogo Pow
a disperzni relace je
w? = gokn, . (14.104)

PovSimnéme si, ze pg se zkratilo — z povrchovych oscilaci (fmddi) nelze zjistit nic
o vlastnostech nitra hvézdy!
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Obrazek 14.6: Vlevo: Teoreticky spoctené frekvence moznych stacionarnich oscilaci jako funkce
stupné [, pro sluneé¢ni nitro (tj. s danym priéib&hem po(R), Po(R), To(R)). Cisla vpravo nahote po-
pisuji radialni f¥ad n. Pfevzato z Christensen-Dalsgaard (2003). Vpravo: Amplitudy oscilaci Slunce
(vyznacené barevnou $kalou) jako funkce stupné ! a frekvence v, odvozené inverzi z dopplerov-
skych méfeni sluneéniho povrchu druzici SOHO/MDI. Nejvyznamnéjsi jsou p-médy s frekvencemi
v ~ 3 az 4mHz, coz odpovida perioddm okolo 5min. G-mdédy s nizkymi frekvencemi nejsou na
Slunci pozorovatelné, nebot v povrchové konvektivni zéné nemutize k oscilacim tohoto typu doché-
zet. Prevzato z http://soi.stanford.edu/.

Presna sféricka reseni. Pokud bychom hydrodynamické rovnice fesili za predpo-
kladu kulové symetrie, dostali bychom fesSeni ve tvaru kulovych funkci; pro nitro
Slunce by vysledek vypadal jako na obrazku 2.8

Pozor! Linearni teorie nijak neomezuje amplitudy oscilaci. Obdobné
jako u matematického kyvadla mohou byt vychylky teoreticky nekonecné velké, ale
v praxi to samoziejmé nenastava. Dopplerovska méfeni Slunce poskytuji amplitudy
spolu s frekvencemi (obr. [[Z8 vpravo), které s teorii dobfe souhlasi. Lépe Feceno,
parametry modelu nitra jsou mérenymi frekvencemi oscilaci velmi pfesné vymezeny.

Oscilace podobné jako na Slunci byly pozorovany i na povrsich nékolika vzda-
lenych hvézd, naptiklad u a Cen A (obr. [Z1).
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Obrézek 14.7: Spektrum oscila¢nich frekvenci hvézdy o Centauri A, odvozené z méfeni radidlnich
rychlosti spektrografem CORALIE, stifedovanych samoziejmé pres cely disk. Prevzato z Bouchy
a Carrier (2001).
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15 Gravitacni kolaps protohvézd

Protohvézdy jsou smrstujici se objekty, které nejsou v hydrostatické rovnovéze.
Vyvoj pfed dosazenim hlavni posloupnosti je pfedmétem nasledujici kapitoly.

15.1 Zpuasoby ochlazovani

Pfi kolapsu chladného molekulového mrac¢na roste jeho teplota T, nebot ¢ast gra-
vita¢ni potencialni energie se disipuje na teplo, a odpovidajicim zptsobem roste
i gradient tlaku Vp. Kolaps by se mohl brzy zastavit, kdyby se oblak néjak ne-
ochlazoval. Pravé podle zptisobu ochlazovéni lze rozlisit tii faze kontrakce:

1. ochlazovani infracervenym zdfenim: pii zvysSené kinetické energii Castic ob-
laku dochazi ke srazkové excitaci rotacnich stavi molekul Hs a jejich zarivé
deexcitaci

Hy+Hy, — Hy" +H,, (15.1)
Hy* — Hy+17. (15.2)

Zariva deexcitace probihd na vlnovych délkach okolo 1 mm, na nichz je ale
oblak dobfe pruhledny, takze unikajici IR zafeni mtize oblak i¢inn€ ochladit.
P¥i tomto procesu se uplatiiuji i jiné éastice (O, CT, CO, H) a také prachova
zZrna.

2. disociace a ionizace: v ramci premény Fg na U probiha také disociace mo-
lekuly Hy (ep = 4,5€V) a ionizace atoméarniho H (e = 13,6eV). Oboji vede
ke snizovéni teploty, nebot se tim odebird teplo ze systému. Celkem se na
disociaci a ionizaci miize spotfebovat energie

M M
€p + —er, 15.3
2my, b My, ! ( )
¢emuz odpovidd zména potencidlni energie (vynechdvame faktor %, stejné to
neni homogenni)

Ep1 =

AEg ~ GM? (R% — Ril) : (15.4)
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Zadame-li pocatecni polomér protohvézdy, mizeme spocitat konecny, po tom-
to fazovém prechodu. Ptiklad: M = 1My, Ry = 10 m = 6700 AU, Epr =
3-10%9 ],
EDI 1 ! 11 .
Ry~ | — + — ~ 10 =0,6AU. 15.5
2 <GM2 + R1> m (15.5)

Casova skala tohoto procesu, respektive volného padu, je 10* roku.

. Kelvinova—Helmholtzova kontrakce: prakticky vsechen vodik je nyni plné io-

nizovany, ¢imz zna¢né narostl gradient tlaku a bylo témét dosazeno hydrosta-
tické rovnovahy. Za tohoto stavu mtizeme ovSem aplikovat viridlovy teorém

2U) + (Eg) = 0. (15.6)

Predpoklddame-li Ry > Ra, lze za gravitacni potencialni energii dosadit ener-
gii disociace a ionizace

<Eg> >~ — ~ _EDI- (157)

2
Protoze plné ionizovana latka ma stfedni molekulovou hmotnost p = 0,5,

méme misto (&0

3 M M /ep
22 T——(— ):0, 15.8
2 0,5m% wma \ 2 te ( )
odkud vyjadiime teplotu
1
kT = E(GD + 2¢1) ~ 2,6eV, (15.9)

neboli T' ~ 30000 K. Vidime, ze kolaps hvézdu zna¢né zahieje. Velkou roli
pak hraje opacita, kterd kontroluje rychlost vyzafovani (ochlazovéni). Dalsi
kontrakce probih4 na tepelné (Kelvinové-Helmholtzové) skale ~ 107 let.

15.2 Vyvoj pred hlavni posloupnosti, Hayashiho

linie

Kontrahujici protohvézdy maji na rozdil od norméalnich hvézd rdadovée 100 krdat nizZsi
teplotu v nitru, odkud plyne — mensi stupen ionizace — vysoka opacita k — velky
gradient (dT/dR)raa — konvektioni rovnovdha v celém nitru. Nitro je v této fazi
promichavané ,skrz naskrz“, ¢imz se ustavi homogenni chemické slozeni.

Zahtivani pri kolapsu zpisobi tplnou ionizaci, a tedy pokles opacity. To ma

dva disledky: i) zafeni mtize z nitra snadno unikat; ii) hvézda pfestane byt celd
konvektivni.
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Vyvoj pred hlavni posloupnosti, Hayashiho linie 15.2
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Obrazek 15.1: Gravitacni kolaps oblakd o hmotnosti 0,05, 0,1, 0,5, 1, 2 a 10 M zobrazeny na HR
diagramu. Carkované ¢ary vyznacuji ¢as, ktery uplynul od za¢atku kolapsu. Pievzato z Wuchterl
a Tscharnuter (2003).

Pocateéni kolaps protohvézd (k Hayashiho linii). Podle modelt vSechny pro-
tohvézdy zpocatku na HR diagramu stoupaji doleva nahoru (tzn. ze Teg 1 L roste,
obr. [&l). Zdrojem energie je pouze gravitacni smr§tovani. Vyznamnou hranici je
Hayashiho linie — napravo od ni je zakdzand oblast, kde jsou hvézdy nestabilni
(neexistuji zde Feseni stacionarnich rovnic hvézdné stavby, kdezto nalevo existuji).
Nachézi se na Teg ~ 3000 az 5000K a je témérf svisla, coz je zpusobeno strmou
zavislosti opacity x na teploté T'. Hlavnim zdrojem opacity pod 7000 K je fotoioni-
zace H™, pro niz plati (Maeder 2009)

A 1

Vy$si metalicita Z hodnotu k zvySuje, nebof od kovil s malym ionizaé¢nim potenci-
alem je vice volnych e, ¢ili vice ionttt H™. Pripadny rtst T pii kontrakci znamené
rist k, vétsi pohlcovani zareni, a efektivni teplota pak zistava na Hayashiho linii
priblizné konstantni.

k- ~2,5-103 cm? g~ !

Kolaps ke hlavni posloupnosti (od Hayashiho linie). Zélezi na tom, kdy dojde
ke zminovanému poklesu opacity. Pro masivni hvézdy to nastava brzy, pak je L ~
konst. a T,g roste. Pro lehké hvézdy nejprve L klesa a Tog ~ konst. (viz obr. [52).

Pripadnéd ,vlnka“ na vyvojové stopé odpovida zapdleni deuteria nebo lithia.
Pfi T > 1 az 2 - 10°K nastavaji tii reakce spalujici deuterium, ale jen prvni je
energeticky vyznamna

D+p — 3SHe+7. (15.11)
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15 Gravita¢ni kolaps protohvézd

Logo L/L,

1 A ! A 1 i 1 i 1 " i " 1 N

4.8 4.6 44 42 4 3.8 3.6
Logo T, (K)
Obrazek 15.2: Vyvoj pred hlavni posloupnosti pro hvézdy se slozenim X = 0,68, ¥ = 0,30
a Z = 0,02. V§voj sméfuje vesmés zprava doleva, od malych efektivnich teplot k velkym. Ctve-
recky vyznac¢uji pocatek hoteni deuteria. Carkovana a teckovana linie jsou mista, kde prestala byt
konvektivni obélka a kde zacalo byt konvektivni jadro. Pfevzato z Bernasconi a Maeder (1996).

Pfislusna produkce energie (Maeder, 2009)

D p T 11,7
— -1
€p = 4,2-107ergs 1kg |:ﬁ:| l_g <106K) . (1512)

Pfi jesté vyssi teploté T > 2,5-106K se spaluje lithium reakci
TLi+p — 5He + 5He (15.13)
3 2 oHle. .
Poloha Hayashiho linie. Hayashi (1961) odvodil polohu linie na zdklad& této ar-
gumentace: hvézdy s rozsdhlymi konvektivnimi zénami maji podle modelt vzdy
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Vyvoj pred hlavni posloupnosti, Hayashiho linie 15.2

mensi Teg nez hvézdy s radiacnimi zénami. Plné konvektivni hvézdy tedy predsta-
vuji spodni hranici Tg, platnou pro vSechny hvézdy v hydrostatické rovnovaze! Pro

konvektivni nitro budeme piedpokladat, ze konvekce je adiabaticky dé&j s v = 3

37
neboli n = %1 = %

Hvézdy vsak nutné musi mit radiacni atmosféru, nebot opacita xp klesa k nule.
Model hvézdy zkonstruujeme nasledovné: i) vyfesime rovnici hydrostatické rovno-
véhy pro fotosféru; ii) na dno fotostéry (7 = %, P = Py, T = T.g) navaZzeme
polytropicky model nitra (viz Kippenhahn a Weigert 1990).

Ve fotosféte predpokladejme zavislost opacity x(P,T) obdobnou jako ([BRI0),

pouze zapsanou obecnéji (p o< P/T)

K = kop*T? = Ky POT? (15.14)
kde a = %, b = f—a = 8,5. Diferencialni rovnici hydrostatické rovnovahy napiseme
pro optickou hloubku dr = kpdx

d
dP = gpda = gp=L = L p=ap—tyr (15.15)
kP Ko
a integrujeme ji od nekoneéna (7 = 0, P = 0) po dno fotosféry
Py patl 2 2 9
/ pedp =0 — / Lpbdr = iTe;fb/ dr=2102 (15.16)
0 a+1 o Ko Ko 0 Ro 3
tedy hrani¢ni podminka na dné fotosféry je
2
2 g | 9 85|
Py=|= 1)=T = | =Tz . 15.17
0 |:3(Cl+ )50 efT:| |:/€0 eff ( )

Pro nitro vezmeme konvektivni polytropu (ILZ3) a stavovou rovnici (B2

P=Kpi =K% (—)7 T (15.18)

a logicky navazeme rozhrani fotosféra/nitro
Py = CT3, . (15.19)
Nez polozime rovnitko mezi ([o.T1) a [[AIY), dosadime za gravitaéni zrychleni

g = GM,R2, ale pfedevsim si musime uvédomit, ze ,konstanta“ K, respektive C,
neni stejnd pro hvézdy s riznymi hmotnostmi! Podle vztahu [[I4Y) vidime, Ze

1
K = K'p.R? ~ K" M@ R, coz spolu s definici C' ([(18) d4va

C=K'""3 (%)_ R™5M, 2. (15.20)
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15 Gravita¢ni kolaps protohvézd

Po dosazeni
727 — konst. M, Rt . (15.21)
Polomér lze piipadné vyloudit pomoci definice [Z98) R = (47T0')7%L%Te_ff2, pak
T'275 — Yonst., MiL# | (15.22)

Vidime, ze diky velkému exponentu je zavislost Teg(My, Ly ) slabd a Hayashiho linie
na HR diagramu (L,, Tegr) velmi strmé.

15.3 Minimalni Jeansova hmotnost

Podle viridlového teorému musi pro vazany (kolabujici) systém platit 2(U) + (Eg) <
0. Odtud lze odvodit Jeansovo kritérium, tj. podminku pro miniméalni hmotnost M
homogenniho oblaku, aby kolaboval

5kT 3/2 3 1/2
M > My = - . 15.2
- <GumH) (47w> (15.23)

Pfi isotermickém dé&ji (T = konst.) je tedy Mj o p~ /2 klesajici funkci hustoty.
V piipadé adiabatického déje (d@Q = 0) lze odvodit vztah ([ILZTI)

T=Cpt (15.24)
a dosazeni do Jeansova kritéria (I2Z3)) d4 améru

My o pBr=9/2, (15.25)
Pro atomarni vodik je v = %, a tedy My o p'/? roste s hustotou (pro Hs by
exponent byl %) Cili musi nutné existovat uréita minimdlni hodnota Mj, a tedy
i M!

Priblizné isotermicky kolaps nastava zpocatku, kdy oblak sta¢i uvolnénou Fg
vyzéfit (luminozita od volného paddu je mensi nez luminozita radiaéni, Lg < Lyaq)-
Adiabaticky kolaps se odehréva pozdé&ji, kdy je opacita xp vysokd (diky vysoké
hustoté p) a vyzafovani znaéné neefektivni (Lg > Lyaq). Pravé pfechod mezi iso-
termickym a adiabatickym rezimem vyuzijeme pro nalezeni Mj ;. Plati pfi ném

LH ~ Lrad N (1526)
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Minimalni Jeansova hmotnost 15.3

kde
AEg 3 GM? [ 3¢ \ /2
Lg ~ = — 15.2
=% 10 R <32Gp> (15:27)
a
Lyaq = 47 R%*c0T?, (15.28)

pri¢em? emisivita byva velmi mald (e ~ 0,1). Z podminky ([[B26) vyjadiime hus-
totu p(M), R® = 34

4mp

1/2
P2 =10 (%) G312 M eoT?, (15.29)

dosadime do Jeansova kritéria ([Z3)

kT \*/? ~1/3
M > Mjmin =54 < ) (5,4 G’3/2MJ_nllineaT4) (15.30)
GumH
a nakonec vyjadiime My min
k 3/2
M =31 ( ) G (eo) STV, (15.31)
Hmu
éili
k o/ 3/2 1/2n1/4 14
MJmin = 575 <,UmH> G (60) T ~ 0;01 M@ W . (1532)

Prop=1,¢e=0,1,T =1000K vychazi Mjnin >~ 0,25 M. Redlna hodnota bude
jesté nizsi.

Uvédomme si jesté, pro¢ hvézdy 1. generace vznikly hmotnéjsi nez ve 2. a 3. ge-
neraci? Ve vztahu ([[232) je pouze zdvislost na u, coz na vysvétleni nestaci. Pfi
Z = 0 je totiz zhorSené ochlazovani — malé Z znamend wvelkou opacitlﬂ K Ve
stiednich teplotach! Teplota T tak ztustava velkd a My, také.

Modely vzniku hvézd 1. generace (populace III) z obfich molekulovych mra-
cemi rotacnich a vibrac¢nich stavi molekuly Hy zlistava, ale musi se zaroven uva-
7it rozpinani prostorocasu dle kosmologického modelu (napf. CDM) a existence
temné hmoty, kterd vytvaii potencidlové jamy, do nichz se pfesouva baryonicka
latka (Abel a spol. 2002).

IDévodem je, Ze emise probihd v ¢arach a pii rozlehlém oblaku dochézi k samoabsorpci. Kdyby
byly pfitomné atomy kovii, mohou srazkovou excitaci a zarivou deexcitaci snadnéji vytvorit foton,
ktery unikne.
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15 Gravita¢ni kolaps protohvézd

15.4 Eddingtonova mez

Existuje néjakd mazimdlni hmotnost pro hvézdy? Vyjdeme z pohybové rovnice 4
— aby hvézda byla stabilni, nesmi byt zrychleni kladné

d’R GMgr 1dP
Rl 15.
de? R?2  pdR — 0, (15.33)

kde P = P, +P; je souctem tlaku plynu a tlaku zafeni. V hodné hmotnych hvézdach

je ale P, > P, a také ‘é};r > ddiRg, proto lze Py zanedbat a psat podminku
dp; GMpp
iR > — w2 (15.34)

aby se hvézda nerozletéla plisobenim gradientu tlaku zafeni. Pro absolutné cerné
téleso plati

1
P, = 5aT‘* (15.35)
a
dP, 4 dT
= _—a T3 —. 15.36
dr ~3"7 4R (15.36)
Z rovnice zafivého prenosu energie [ELIIH) vime, ze
dT 3prLR
— = 15.37
dR 16macR?T3 ( )
tudiz
dP, pkLp
= — . 1 .
dR 4mwcR? (15.38)
Po dosazeni do ([[534)
drc GM
L<Lpg= % , (15.39)

coz je podminka pro zarivy vykon hvézdy, nazyvana Eddingtonova mez.
Pokud bychom potiebovali dosadit za opacitu x, tak pro rozptyl na volnych
elektronech, ktery se nejvice uplatiiuje u horkych hvézd, plati pfiblizné

k=0,02m’kg™! (14 X) # w(T). (15.40)
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Eddingtonova mez 15.4

Porovnejme ([2.39) s pfibliznym vztahem L(M), ktery odvodime z nasledujicich
amérnosti. Z rovnice zafivé rovnovahy mame

ar T pkL

— = X 15.41
dR = R ™ RT3 (15.41)
odkud
T4
L x RT7 . (15.42)
PR
Podle hydrostatické rovnovahy
dP P Mp
o~ 2 15.43
dR - R R’ (15.43)
pak dle stavové rovnice
P M
Tx —x—. (15.44)
p R
Z definice hustoty plyne
M

Po dosazeni véeho do ([42) méme tméru (jez pfiblizné odpovida hlavni posloup-
nosti)

M3

Tento vztah ovSem plati pouze na hlavni posloupnosti, nikoli pozdéji, nebot v obrech
se uplatiiuje jiny mechanismus opacity x = x(p,T).

Maximéalni moZnou hmotnost hvézdy tedy ziskdme z trojélenky Lo /M, g =
LEd/MES;d jako

e G M?
meG MY 900 M, . (15.47)
K L@

MEd ~

Podle pozorovani hvézdokupy Arches (pobliz galaktického centra) se zda, Ze
horn{ mez pro hmotnost hvézd je 130 Mg, (Figer 2005).
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16 Explozivni stadia ve vyvoji
hvézd

16.1 Supernovy vznikajici kolapsem jadra

Energeticka bilance. Supernovy typu II, Ib a Ic (viz kap. [Z683)) vznikaji pfi
gravitacnim kolapsu jadra hmotné hvézdy, pticemz se vytvori neutronovd hvézda.
Jadro je tvofené predevsim hofcikem, neonem a kyslikem; k jeho kolapsu dojde pfi
piekroceni Chandrasekharovy meze Mcy = 1,38 M), pficemz pocatecni polomeér

Rwp = 4000km, koneény polomér Rnxg = 15km. Pak podle (LCH) je uvolnénd
energie Tad

3 M2 M2
AE~FEwp — Exngs = ——G [ =5 — —Ch ) ~1.10%7]. 16.1
wo — B = 16 it - 3 (16.1)

Tato energie se déli nasledovné:

e 99 % uvolnéné energie odnéseji neutrina, kterd vznikaji p¥i neutronizaci
p+e —n+vre, (16.2)

a zvlasté pak termalizovand neutrina vSech vini;

e 1% je kinetickd energie rozpinajici se obalky (E¢ se nejprve zméni na vnitini
energii U, neboli ,mikroskopickou Ex*“, a posléze na makroskopickou Ef);

e pouze 10~ unik4 jako zafeni.

O této bilanci svéd¢i pfima pozorovani. Celkovou zafivou energii zjistime in-
tegraci svételné kiivky. Absolutni hvézdné velikost v maximu byva okolo My =
—18 mag, barevny index B —V = 40,5 mag, bolometrické korekce dle Popperovych
tabulek BC' = —0,05 mag je nepatrna, ¢ili My, = My + BC = —18 mag. Podle

1Vypocet je pro homogenni kouli, ve skute¢nosti je Eq zapornéjsi. Bili trpaslici, respektive de-
generovand jadra, a neutronové hvézdy nicméné nejsou tak koncentrované ke stiedu jako normélni
hvézdy.
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16 Explozivni stadia ve vyvoji hvézd

Pogsonovy rovnice je zaFivy vikon L, = Lo 105 (Mo=Mo) ~ 5.1035 W, kde Lo, My
jsou definovany vztahem ([@.F)). Celkova zafiva energie vychazi odhadem

E, = /Lv(t)dt ~ L,7~510%-30-86400J = 10*J ~107*AE. (16.3)
t

Pro vypocet kinetické energie obalky vezméme naptiklad data pro Krabi mlho-
vinu M 1: hmotnost filamenti je m = (4,6 £1,8) M (Fessen a spol. 1997) a rychlost
rozpindni v < 2000km/s (tj. relativné malo), pak

1
By ~ gmv? = 1,8:104 ] S 102AE. (16.4)

Energie supernovy tedy bohaté stac¢i na odhozeni obalky hvézdy do mezihvézdného
prostoru. Ostatné jeji vazebnd energie je oproti kompaktnimu jadru nepatrnd (Eg ~
—10427).

Pozorovani neutrin ze SN 1987 A. Supernova SN 1987 A byla pozorovana ve
Velkém Magellanové mrac¢nu. TFi detektory, Kamiokande II (Hirata a spol. 1987),
IMB (Bionta a spol. 1987) a Baksan, zméfily 3h pfed optickym vzplanutim tok
25 neutrin za 15 sekund, jejich energie byly mezi 10-40MeV. Jedna se o detek-
tory cerenkovské, ve kterych neutrino interaguje s c¢asticemi za vzniku rychlych
elektronid. P#i pohybu elektronu rychlosti nadsvételnou v daném prostiedi vznika
Cerenkovovo zdreni — &astice odlétavajici v kuzelu. Na rozdil od radiochemickych
detektort je tak mozné urcit smér; v tomto pfipadé kuzel sméroval priblizné od
Magellanova mracna.
Pro rozptyl neutrin na elektronu

Vp+e —e 41, (16.5)
je ucinny prufez
oyee 0510 9m2 (LY} ~ 1410747 m? (16.6)
vee T 1MeV ) 77 ' ’

Slaba interakce elektronového antineutrina s protonem
P+ —n+et (16.7)
ma mnohem vétsi Gcinny prirez
E 2
Opp = 9,3-10748 <m> ~21-107*% m?, (16.8)

ale Cerenkovovo zafeni je zde skoro izotropické.
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Supernovy vznikajici kolapsem jadra 16.1

Pocet elektront v pristroji Kamiokande, které mohou slouzit jako ,terciky*
pro rozptyl, je No = 10 - Mu,0/mmu,0, kde hmotnost vody v detektoru My,0 =
2140t a hmotnost molekuly vody mm,0 = 18 my; plocha terciki je S = Neoy,e-
Pozorovany pocet takovych rozptyld byl Nonse = 3, coz pfi vzdélenosti d = 51,4 kpc
a prumérné energii neutrina £, = 15MeV dava

Ad?
Nigp = Nobse”T ~ 9.10°" neutrin, (16.9)
Fiot ~ EyNpor ~2-10*°J ~ AE. (16.10)

Protoze neutrina pfiletéla béhem t,,s = 13 s vychazi tok

NO S e . —_ —
& = 5 ~ 9.10"3 peutrin m~2s L. (16.11)
Stobs

16.1.1 Mechanismus neutrinové bomby

Myslenka ,gravitaéni neutrinové bomby“ pochazi od Baadeho a Zwickyho (1934).
Jadro hvézdy vlastné kolabuje neustale a zvlasté u hmotnych hvézd, kde se reakce
zapaluji pritbézné, je zfetelna timéra p. o T2, kterd piesné odpovidd Jeansovu
kritériu @) M ~ My o T2p~2. Ucinnost ochlazovéni urcuje, jak mize jadro
kolabovat. Jadro se v zavéreénych fazich ochlazuje tfemi zpusoby:

1. tnikem neutrin;

2. zachycovanim e~ v jadrech, coz vede ke zmenSovani tlaku degenerovaného
elektronového plynu;

3. fotodisintegraci zZeleza
5%Fe +v — 135He + 4n, (16.12)

coz je endogenni reakce s bilanci —100 MeV.

Po volném péadu se ustavi protoneutronovd hvézda s polomérem R ~ 30km, a to
diky gradientu tlaku degenerovaného neutronového plynu (neboli kratkodosahové
jaderné sile, resp. jeji odpudivé slozce). Hustota latky p = 4 az 5-10g/cm? je
dvojndsobna nez mé atomové jadro (nebot tam piisobi navic gravitace).

Nahly konec kolapsu vnit¥niho jadra vyvolad zpétny réz a rdzovou vinu v okol-
nich vrstvach. Dfive se myslelo, ze pravé tato vlna zptisobuje vybuch supernovy,
ale ztraty energie fotodisintegraci a neutriny jsou tak velké, Zze se vlna za nékolik
milisekund zastavi! Protoneutronova hvézda opét akretuje rychlosti M ~ 0,1 M /s
a pokud by akrece pokracovala pod dobu 1s, vznikla by ¢erna dira.

Neutronova hvézda, o poloméru R ~ 10km, vznikne po vyzafeni obrovského
mnozstvi neutrin. Jejich energie je vice nez dostatecna na rozmetani obalu, ale
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16 Explozivni stadia ve vyvoji hvézd

- 15000 km > - 1400 km ——

Obrazek 16.1: Model akrece latky na neutronovou hvézdu (¢erny kotoucéek uprostred). Konvektivni
nestabilita obvykle probiha tak, chladnd latka (vyznacend Cervend) pritékd z jedné strany, je
zahfatd neutriny a odtéka na druhou stranu. Tento mechanismus muiiZze neutronové hvézdé udélit
rychlost ¥adu 102 km/s. R4zova vlna (modfe), obepinajici konvektivni bubliny, posléze rozmeta
celou obélku hvézdy. Prevzato z Woosley a Janka (2006).

problémem je: i) maly uéinny prifez o,; ii) po zachyceni nukleony p+ 7, <> n+e™,
n+ v, <> p+ e~ je energie vyzafovana opét jako neutrina, ¢ili je obtizné ulozit
energii do baryonické latky.

UloZeni ¢4sti energie neutrin d4 vzniknout fotonim ~ a parim e~, e™. Od
centra se tak rozpina horké bublina, s rdzovou vlnou na vnéjSim okraji. Vykazuje
dva druhy nestabilit (obr. [[6]): i) konvektivni nestabilitu; ii) neradialni deformace,
ve kterych prevazuje bipolarni méd — chladnéjsi hmota tece z jedné strany, je
ohrata neutriny a odtéka na strané druhé. Neutronové hvézdy byvaji timto procesem
znacné urychlené a vysvétluji se tak jejich ndhodné a vysoké relativni rychlosti
300 az 400 km/s vzhledem ke zbytkim po vybusich supernov.

Numericka feSeni radia¢né—hydrodynamickych rovnic, popisujici explozi, stale
nedavaji jednoznaéné vysledky. Jsou navic nutna vysoké rozliseni, az 10° bodii
(malé rozliseni vede k velké numerické viskozité, ktera by explozi zabrénila). Pro-
blémy se také 1isi podle hmotnosti: i) masivni hvézdy maji velké Zelezné jadra, takze
téméi vznikne Cernd dira. Akrece husté obalky z kiemiku a kysliku je tak rychla, ze
obtizné vznikd rdzova vlna. ii) Lehké hvézdy (8 az 11 M) naproti tomu maji slabé
vazané vnéjsi vrstvy, takze odhodit je neni obtizné, ale vychazi ptili§ maly vyhoz
prvki stfednich hmotnosti (O, Mg, Si, S, Ca).

16.1.2 Zablesky zafeni gama (GRB)

Podle pozorovani nekteré supernovy souviseji s nékterymi zablesky zafeni gama.
Konkrétné se jedné o hypernovy (tzn. uvoliiujici ~ 10°2 erg) a dlouhé mékké zébles-
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Supernovy vznikajici kolapsem jadra 16.1

ky; pozorovano bylo zatim nékolik kusi. I kdyz nevidime vsechny zablesky kvili
jejich smérovani, je supernov produkujicich GRB jen pouhych 0,1 %.

Pro gama zéblesky byly zjisténé vysoce relativistické kolimované vytrysky, s Lo-
rentzovym faktorem I' = (1 — (v/¢)?)~'/2 > 200, a vrcholovym tthlem vjtrysku asi
5°. Tak vysoké rychlosti a smérovost svéd¢i o nesférické explozi a o souvislosti
s rotaci. V zasadé existuji dva mozné zdroje:

1. neutronové hvézda rotujici na hranici rozpadu odstiedivou silou;
2. Cerna dira s akreénim diskem, ve kterém se uvoliiuje energieE

Normalné hvézda ve fazi ¢erveného obra rotuje velmi pomalu, tfeni mezi obal-
kou a jiddrem (podpofené magnetickym polem) vede ke zpomaleni jadra a nasledné
k obycejné supernové a pomalu rotujicimu pulzaru (P = 10 ms). Pro vznik hyper-
novy, respektive GRB, se ale moment hybnosti musi zachovat. Ziejmé se tak déje
nékterym z nasledujicich procest:

1. rychlé pocatecni rotace vede k brzké rotacni nestabilité, odhozeni obalky a obr
tak viubec nevznikne;

2. hvézda ztrati obalku pretokem v tésném dvojhvézdném systému;

3. hvézdny vitr musi byt dostateéné slaby, coz mize fungovat pro WR, hvézdy
s nizkou metalicitou Z < 0,004.

Posledné jmenovany proces funguje spise v raném vesmiru (a mozna souvisi s tim,
7e GRB jsou pozorované na velkych rudych posuvech).

16.1.3 Nukleosyntéza r-procesem

R-proces, neboli rychlé zachycovani neutroni atomovymi jadry, funguje za teplot
T > 10°K a koncentraci n > 102° neutronti/cm?. Takové podminky miiZeme oce-
kavat v tésném okoli neutronové hvézdy (obr. [[E.2):

0. neutronizace a termalizace d4 vzniknout toku neutrin i antineutrin, skrz
hvézdu slozenou z neutronti vS§ak snaze pronikaji antineutrina;

1. neutrina nastartuji tok neutront a protonti (neboli vitr z atmosféry neutro-
nové hvézdy);

2. vznikne prebytek neutront kvili vétsi energii antineutrin, ktera pak maji vétsi
Géinny prufez ([GR) pii interakci s protony p+ 7 — n + et

3. po ochlazeni je syntetizovano helium, reakcemi typu ,2p+2n — a“, az zadné
protony nezbudou; na « ¢asticich se dalsi neutrony nezachycuji, protoze ®He
je velmi nestabilni;

2Kdyby systém nerotoval a doslo k radidlnimu kolapsu do ¢erné diry, nevidéli bychom nic,
protoze horizont je pouze myslend hranice, pres kterou latka volné pada do singularity.

239



16 Explozivni stadia ve vyvoji hvézd

R [km] A Neutrino Cooling and Neutrino—
10%-

n,p o,n,seed

Obrazek 16.2: Schéma r-procesu v tésném okoli protoneutronové hvézdy: tok neutrin vytvori vitr
protond a neutront, jez se po ochlazeni slucuji na ¢astice «; syntézou €astic o vzniknou jadra
prvkt skupiny Zeleza a teprve na nich se zachycuji neutrony, ¢imz vznikaji tézsi prvky. Prevzato
z Woosley a Janka (2006).

4. po ochlazeni na T < 5-10°K vznikne malé mnozstvi jader skupiny Zeleza,
»13a+ 4n — Fe“;

5. teprve zachycovani neutrond na tomto ,osivu®“ vede ke vzniku prvka tézsich
nez zelezo.

Vsimnéme si, Ze nukleosyntéza probéhla na primdrni ldtce, nebot Zelezo, které
hvézda vytvorila dfive, zaniklo pfi fotodisintegraci. Je téz zfejma nezavislost na
puvodni metalicité Z, nebo stafi objektu.

Vyse uvedeny proces je jedinym vysvétlenim pozorovanych abundanci tézkych
prvkil v atmosféfe Slunce — pii jedné explozi supernovy byva vyvrzeno 1075 Mg,
materidlu vétru, z toho 10 az 20 % jsou prvky syntetizované pfi r-procesu a pii
10® vybusich supernov v Galaxii za dobu existence Vesmiru dostdvame pravé Zg.

Podle detailnich modelt vSak proton-neutronovy vitr vychazi ptili§ husty (asi
faktorem 4) — vznikne tak pfili§ mnoho « ¢astic, malo neutront zistane ve vétru
a je problém se vznikem jader s A > 200. Je mozné, Ze se modely jesté museji
doplnit o vliv rotace a magnetickych poli.
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16.1.4 Dosvit a zbytky po supernovach

Tvary svételnych kiivek lze dobie vysvétlit radioaktivnim rozpadem nestabilnich
nuklidd

2oNi — 58Co+e’ +ve+7, (16.13)
2Co — S0Fedet v+, (16.14)

s polocasy rozpadu 6,1 dne a 77 dni. Abychom vysvétlili i celkové mnozstvi za-
fivé energie [[63), kdyZ rozdil vazebnych energii je Fress — Enise = 492 MeV —
484 MeV = 8 MeV, pottebujeme fadové 0,1 M nuklidu niklu.

Svételnou kiivku samoziejmé ovliviiuje i opacita obdlky. Napiiklad u supernov
typu II-P vznikd vyrazné plato pravé diky opacitnimu mechanismu: razova vina
zvy$i ionizaci vodiku ve vnéjsi obéalce, coz podstatné zvysi x a pokles L je pak
pomalejsi. Po ochlazeni a rekombinaci je naopak « malé a pokles L rychly.

Obvyklym zbytkem po vybusich supernov (angl. supernova remnant, SNR) jsou
rozpinajici se obdlky a rédzové viny interagujici s mezihvézdnym prostfedim. Pozoro-
vatelné jsou po dobu vice nez 10° rokii. Znamé jsou tieba Krabi mlhovina, mlhovina
Rasy nebo Vela. V centrech takovych mlhovin se téZ nachazeji neutronova hvézda,
pfipadné pulsar, tj. rychle rotujici neutronova hvézda s magnetickym polem, ktera
vysila netepelné zatfeni smérované podél osy magnetického pole do dvou tzkych
kuzelti. Pozorované rota¢ni periody, a tedy i periody pulzd, jsou od 1,4ms do 8,5s.

16.2 Supernovy vznikajici explozi bilého
trpaslika

Predchidce supernov SN Ia bohuzel pfimo nepozorujeme. Pravdépodobné se ale
jedna o explozi uhliko—kyslikového bilého trpaslika ve dvojhvézde, ktery pti postupné
akreci prekrocil Chandrasekharovu mez. Béhem nasledné kontrakce se zazehne nuk-
learni pfeména C a O az na prvky skupiny Zeleza, coz uvolni takové mnozstvi tepelné
energie, které prevysuje gravita¢ni vazebnou energii bilého trpaslika

3 GM?
Fwp ~ ——Ch =38.10% 7. 16.15
WD 10 Rwp ( )

Jiz z prvni reakce této série

Zoy2¢ - Mg+, (16.16)
Bo+%0 — 32544, (16.17)
—  28Si+ JHe, (16.18)
—  15Mg + 25He, (16.19)
28Si+23S8i — 58Co+~ (16.20)
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mame, pfi vazebnych energiich Eciz = 92MeV, Eyigoq = 198 MeV,
M
Enula ~ —— (Bygas — 2 Eci2) = 3,010 J > Ewp . (16.21)
mci2

Poznamenejme, ze se nemize jednat o heliového trpaslika, protoze pak by exploze
vychéazela mnohem vétsi, nez se pozoruje.

Dtlezita je vhodna rychlost akrece latky na bilého trpaslika. Podminkou je, ze
pred explozi se musi spotiebovat vodik a hélium (nebot je nevidime ve spektru):

1. malé M vede obvykle k erupci novy, pii které bily trpaslik ztrati vice hmoty
nez predtim akreoval;

2. pri stfednim M vznikne degenerovana vrstva helia a zablesk neodpovidajici
Supernove;

3. vys& M ~ 1077 My /yr je provézené relativné poklidngm, hydrostatickym
horenim H, He — mtze tedy vést az k supernovéE

4. velmi vysoké M d4 vzniknout vodikové obdlce jako u ¢erveného obra, coz je
v rozporu se spektry.

Existuji dva zdkladni zpiasoby, jak poté mize exploze probéhnout:

1. detonace, pti které nadzvukovd rdzovd vina zvysi tlak natolik, Zze komprese
materidlu vede k jeho vzniceni, pficemz exotermicka reakce za vinou podpo-

2. deflagrace, kde je $ifeni zajistovéno tepelnou vodivosti materidlu, ¢ili ohfev
okolnich vrstev zptisobuje jejich zapaleni.

Podle modeli supernov Ia (Hillebrandt a Niemeyer 2000) je jasné, ze okamzitd
detonace nefungugje! Vytvori se pti ni sice prvky skupiny Zeleza, ale nikoli dostatek
prvki stfednich hmotnosti. Proto se uvazuje o nasledujicich tfech modelech:

1. podzvukova nuklearni deflagrace, ktera je silné turbulentni;
2. turbulentni deflagrace néasledovana opozdénou detonaci;
3. totéz doprovazené jednim nebo vicero pulzy.

Turbulence zde hraje roli zcela zasadni. Deflagra¢ni vina je totiZ ,zprohyband“
(obr.[[63) a na prvni pohled by se zdélo, ze rychlost turbulentni vilny je mensi nez
rychlost laminarni (S; < S)). Ale préavé zminiované zprohybani zvétsi plochu, na niz
deflagrace probiha, takze nakonec je

Sy > 51 (16.22)
a dosahuje hodnoty az Sy ~ 0,3 c.

3Mozné jsou progenitory SN Ia kataklyzmatické proménné, konkrétné supermékké rentgenové
zdroje. Akrece 10~ Mg by vSak musela probihat dlouho, navzdory tomu, e v rentgenovém oboru
pozorujeme proménnost na Skale tydnii.
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t=1.043s

Obrazek 16.3: Prostorové rozlozeni teploty a tvar deflagra¢ni viny v bilém trpaslikovi s mezni
Chandrasekharovou hmotnosti. Pfevzato z Hillebrandt a Niemeyer (2000).

16.2.1 Laminarni rychlost deflagrace

Jakou rychlosti deflagrace probih4d? Oznacme ¢ tloustku vrstvy, ve které probihd
termonuklearni ho¥eni i vedeni tepla. Casova gkéla pro vedeni tepla je pak
52

e~ 16.23
0= ( )

kde x = K/(pC) je tepelnd difuzivita, K vodivost, p hustota, C' tepelna kapacita.
Casovou §kélu pro hotfeni miizeme vyjadiit pomoci

AU
o~ % X exp i (16.24)

kde a oznacuje energii obsazenou v 1g latky, ¢ mérny vykon termonukledrnich re-
akci, AU se nazyvé aktivacni bariéra, Tr teplota plamene (pfi které probihé reakce)
a k je Boltzmannova konstanta.

Pfi stacionarni deflagraci je energie uvolnéna reakcemi odvedena pryc¢, ¢ili jsou
si ¢asové skaly rovny,

TdX=Th - (1625)

Muzeme pak odvodit tloustku hofici vrstvy
5o )22 (16.26)
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i laminarni rychlost postupu deflagrac¢ni fronty
Sp o — [ (16.27)

Obvyklé hodnoty pro termonukledrni plamen v prostiedi X¢ = Xo = 0,5 a p =
10° az 10" gecm ™ vychazeji € oc T2, S = 107 az 10*cms™!, § = 107* az 1cm,
Ap/p=0,2az 0,5.

Vzhledem k hodnoté § jde o mikroskopicky proces. P¥i makroskopickém mode-
lovani se proto pouziva priblizeni tenkého plamene, jakozto nekonec¢né tenké viny
ziedéni, postupujici rychlosti S).

16.2.2 Chapmanova—-Jouguetova rychlost detonace

Pro popis detonace pouzijeme Rankinovy—Hugoniotovy rovnice (viz napi. Fickett
a Davis 2000). Jedna se o jednoduché zakony zachovani hmoty, hybnosti a ener-
gie, zapsané v soufadnicové soustavé pohybujici se spolu s razovou vlnou. Roz-
hrani, na kterém se skokové méni stavové veli¢iny, je v takovém pripadé stacionarni
(obr. [E4). Oznacime-li D rychlost detonaé¢ni vlny, kterou latka tece smérem k roz-
hrani, a D — u rychlost za timto rozhranim, mame

mog = m, (16.28)
moD + Fot = m(D—u)+ Ft, (16.29)
1 1
Uomg + 5moD2 +poVo = Um+ 5m(D —u)? +pV, (16.30)

kde p, p je hustota a tlak po detonaci, totéz s indexem nula je stav pred detonaci,
U oznacuje vnitini energii na jednotku hmoty, F' silu ptsobici na rozhrani, rozdil
pV — poVy je vykonana mechanickd prace. Po dosazeni za objem Vy = SDt, V =
S(D — u)t, hmotnost mg = poSDt, m = pS(D — w)t, silu Fy = poS, F = pS,
a déleni tfeti rovnice vyrazem m = my, ziskdme Rankinovy—Hugoniotovy rovnice

poD = p(D—u), (16.31)
poD*+py = p(D—u)’+p, (16.32)
1 1
U(po. pos A = 0) + 1;—0 +5D% = Up.pA=1)+ % +5(D—w?, (16.33)
0

kde jsme zavedli A jako stupen probéhnuti reakce.

Nejprve eliminujeme u z [[631) a ([632)

DP—PO
p

u = : (16.34)

pak
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razova vlna

D—u E D
-— | «——
za| PP olg  Popo pred
gokem | 1"V To Vo| Sokem
t t
m mo

Obrazek 16.4: Detonacni fronta nahlizend v soustavé pohybujici se s frontou a stav latky pred ni
(s indexem 0) a za ni.

poD
2 ’ y

peD=+po = p(D—u)(D—u)+p=p DL —u)+p, (16.35)
p—po = pouD, (16.36)

— 1 1
p—po = poD*—P2— 2D (— - —) : (16.37)

P po P

Zavedeme jesté specifické objemy v = %, vy = pio a oznacime
D> p—po

R=— =0, (16.38)

coz je rovnice pro Rayleighovu primku (R = 0) na grafu (v, p).
Eliminace D z tychz rovnic dava

D = u—t—, (16.39)
P = pPo
p—Po u L (16.40)
pP—Po
¢ili
(p = po)(vo — v) = u?. (16.41)

Jedna se o linii konstantni ¢4sticové rychlosti (u = konst.), pfesnéji feeno hy-
perbolu. Zaddme-li u, D, je feSenim Rankinovych—Hugoniotovych rovnic prisecik
zminiovanych linii na grafu (v, p).
Nakonec eliminace v i D z ([[E33)
(p —pe)vo (P —P0)(v — vo)

Lo L2 o, 72
U(p,v,AzO)—l—p@@e—l—?D—:U(p,v,)\:1)+pv+§(D——2Du+ u” ) (16.42)
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dava
1
H=Up,v,A=1)-U(p,v,A=0) — E(p—l—po)(vo —v) =0, (16.43)

coz je kfivka nazyvand hugoniota (H = 0). Lezi na ni vSechny mozné konecné
stavy (pro vSechny detonace); pokud zaddme D, je stav uréen prisec¢ikem hugonioty
a Rayleighovy primky.
Pro polytropicky plyn (idealni s konstantni tepelnou kapacitou), s reakci s kon-
stantnim mérnym teplem ¢, miizeme snadno vyjadfit mérnou vnitini energii
alNkT pv

= = — 16.44
U — Aq po— Aq (16.44)

a dosadit ji do (I6.43)

pv povo 1
—q— - = - - =0. 16.45
P q S—1 2 (pvo — pv + povo — pov) ( )

Vyjadrime tlak

2 2 2
b= Po(vo — 1 Uz) +2p q, (16.46)
v — P2

kde p? = :Yy—:, a obdrzime tak rovnici hugonioty pro polytropicky plyn (s reakci).

Stav latky (v,p) po detonaci rychlosti D je uréen prusec¢ikem s Rayleighovou
linii (I63Y). Z obrazku MG je zietelné, ze pro uritou hodnotu rychlosti Dcj,
nazyvanou Chapmanova—Jouguetova rychlost, existuje pouze jediné feseni. Vypo-
¢itali bychom ji z podminky, zZe te¢na k hugoniot€, alias Rayleighova pfimka, musi
prochézet pocatecnim stavem

p+ <%)H(UO_U) =Dpo, (16.47)

kam dosadime z ([6.46), vyTesime vzhledem k v a vypoéteme p, D¢y podle ([63F).

Chapmanova—Jouguetova rychlost je dobrym odhadem rychlosti sifeni razové
vlny v daném prostfedi, a zarovenl je to minimalni mozné rychlost detonace. Pro
D < Dcj totiz neexistuje zadné feSeni R.—H. rovnic. Plati také D — u = ¢, ¢ili
od rozhrani se latka pohybuje rychlosti zvuku cg, jak se miizeme snadno presvédcit

z definice a rovnic ([638), (31

dp dpdv dp D?
25_ = — 0 = — | — 2 = ——F|— 2 = D— 2. 1 4
CS p d'U dp dU( v ) /Ug( v ) ( U’) ( 6 8)

Napiiklad pro hodnoty v centru hvézdy 20 My — tedy po = 4,8-108kg/m?,
po = 2,5-1023 Pa, Ty = 9,2-103 K — a nuklearni pfeménu uhliku (¢ = 5,0-104 J /kg)
vychéazi Doy = 5,7-10"m/s = 0,19¢, D —u = ¢5 = 0,14¢, p = 1,4 po, p = 2,7 po,
T=20Tp.
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Obrazek 16.5: Hugoniota (H = 0) a Rayleighovy pfimky (R = 0) pro rtizné hodnoty detona¢ni

rychlosti D, na grafu tlak p versus specifick§ objem v = 1. Po&ateéni hodnoty pg a vy odpovi-

daji degenerovanému nitru bilého trpaslika. Chapmanovaa]pouguetova rychlost je v tomto pfipadé
Dc J = 0,2 C.

p2>pP1 ¢,§

~ é‘ g N,
~. -
‘\t_—‘ ST

P1

Y

Obrazek 16.6: Pocatecni perturbace rozhrani dvou kapalin.

16.2.3 Rayleighova—Taylorova nestabilita

Rayleighova—Taylorova nstabilita vzniké napiiklad v situaci, kdy je hustsi kapalina
nad ¥idsi v homogennim gravitaénim poli (obr. ﬂ:ﬁ:ﬂ)ﬂ

p2 > p1- (16.49)

Obdobna4 je i situace pfi pohybu fidsi latky smérem do hustsiho prostfedi. V souvis-
losti se supernovami pripomenme, ze latka uvnitt, ve které jiz probéhla nuklearni
preména (deflagrace), mize mit vyssi T a tedy niZs$i p nez okoli, do kterého se
rozpina.

Popisme takovou nestabilitu v nejjednodussim mozném piipadé. V neporuseném
stavu jsou na rozhrani kapalin tlaky p; = ps = pg. OvSem pii malém vychyleni

4Kdyby tomu bylo naopak, mél by systém mensi potencialni energii. Neni pak divu, ze vznikne
néjaka nestabilita.
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hladiny o £ se tésné pod a tésné nad rozhranim objevi hydrostatické tlaky pj =
po + £p19, Py = po + Epag. Tlakova sila pisobici na rozhrani s plochou A je pak

Fy = A(p) — ph) = A&(p1 — p2)g (16.50)
a pohybova rovnice
d%¢
mam = Fy. (16.51)

Kolik je ale m, tedy hmotnost pohybujici se kapaliny? Pro jednoduchost pfedpo-
klddejme, Ze perturbace mé tvar harmonické viny, s vlnovym ¢islem k& = 27” Pro
nestlacitelnou a bezvirovou kapalinu (V x v = 0) pak plati (bez dikazu), Ze per-
turbace musi klesat se vzdalenosti od rozhrani jako exp(—k|z|). Typicky tedy saha
do vzdalenosti % a prislusnd hmotnost

1 1
m=mq+mo = plAE + pQAE . (16.52)
Dosazenim do ([[G.51)
1d3¢
(p1+ Pz)AE@ = (p2 — p1)gé4 (16.53)

dostavame jednoduchou diferencialni rovnici

¢ pr—m

s _ kg & =3¢, 16.54
= i 98 =7°¢ (16.54)

kde
v =+/Atkg (16.55)
a Atwoodovo ¢islo

P2 — P1
At = . 16.56
* p2 + p1 ( )

Protoze nase At > 0 je feSeni ve tvardd

& = & cosh(vt) + %0 sinh(~t), (16.57)

coz je s Casem divergujici exponenciala. To je sice obvyklé u linearnich teorii, ale
ve skute¢nosti vyvoj nestability omezi nelinedrni ¢leny (viz obr. [6.7).

5Kdyby bylo At < 0 (hustsi kapalina dole), dostali bychom naopak feseni v podobé vin (sinti
a kosint).
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Obrazek 16.7: Projev Rayleighovy—Taylorovy nestability v numerickém feseni hydrodynamickych
rovnic. Mensi viny, které vznikaji na rozhrani pohybujicich se kapalin riznych hustot, jsou pro-
jevem Kelvinovy—Helmholtzovy nestability. V pozdéjsich fazich se tvori charakteristicky ,hrib“.
Pievzato z http://math.lanl.gov/Research/Highlights/amrmhd.shtml.
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17 Typy pozorovanych hvézd
a jejich vyvojova stadia

V literatufe se pouzivd mnoho zavedenych typt hvézd a oznaceni pripadné pro-
ménnosti. V nasledujicim pfehledovém textu jsou hvézdy fazeny zejména podle
spektralnich tfid, od horkych hvézd (O) po chladné (M).

17.1 Horké hvézdy spektralniho typu
O a Wolfovy—Rayetovy hvézdy

O hvézdy. Fenomenologicky jsou hvézdy spektralniho typu O definovany pfitom-
nosti ionizovaného helia He II v jejich ¢arovych spektrech. To odpovida efektivnim
teplotdm zhruba nad 30 000 K. Pro objekty na hlavni posloupnosti se podle méreni
dobte pozorovanych dvojhvézd jednéd o rozsah hmotnosti od 15 do vice nez 60 Mg,
a poloméri od 6 do vice nez 10 R

Vétsina pozorovanych O hvézd se nachazi v blizkosti galaktické roviny, patii
k prvni populaci a jedna se ziejmé o mladé hvézdy. Rada hvézd spektralniho typu
O se vSak nachazi i ve sférické slozce Galaxie. Maji rozlozeni energie podobné nor-
malnim mladym O hvézdam, jejich jasnost je vSsak mnohem mensi a jsou ozna-
¢ovany jako podtrpaslici spektralniho typu O, t.j. O VI hvézdy. Tyto objekty jsou
ziejmé malo hmotné a musi se svym vyvojovym stadiem zasadné lisit od norméalnich
O hvézd. Zarazejicim faktem je, ze atmosféry téchto hvézd se svymi spektralnimi
projevy velmi podobaji atmosféram norméalnich O hvézd. Hvézdy typu O byly dale
klasifikovany do podtiid O3 az 09.5 podle klesajiciho stupné ionizace absorpénich
¢ar pozorovanych v jejich spektrech. Walborn a kol. (2002) zavedli novou spekt-
ralni podtfidu O2. Ve spektrech mnoha O hvézd jsou pozorovany emisni ¢ary helia
He IT 4686 a téz dusiku N IIT 4634, 4640 a 4641. Tyto hvézdy byvaji oznacovany
jako Of hvézdy. U nékterych Of hvézd se pozoruje i emise C III 5696 a téz Ha
emise. Frost a Conti (1976) zavedli klasifikaci Oe pro O hvézdy s Ha emisi, upozor-
nili na to, Ze tato emise byva ¢asové proménna podobné jako pro chladnéjsi hvézdy
spektralniho typu Be (viz déle) a vyslovili ndzor, ze Oe hvézdy se zdsadné 1isi od
Of hvézd, pro néz u emisnich ¢ar podle nich nedochazi k ¢asovym zménam. To ale
nemusi byt pravda, jak ukazuje napt. studie Of hvézdy ¢ Pup, pro niz Conti a Ni-
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emela (1976) pozorovali zcela prokazatelné zmény profilu ¢ary Ha. Conti (1974)
udélal prehlidku osamocenych O hvézd a Thaller(ovd) (1997) publikovala podob-
nou piehlidku O hvézd ve dvojhvézdach. Oba zjistili, Ze Ha emise se prakticky
nevyskytuje u hvézd hlavni posloupnosti, ale pouze pro hvézdy obii a veleobii.

Pro nékteré O hvézdy v pasu hlavni posloupnosti byly také pozorovany rychlé
zmény profild absop¢nich ¢ar, které byly interpretovany jako projev atmosferickych
pulsaci. Podle rovnice ([[L3)) 1ze pulsaéni periodu horkého O veleobra o hmotnosti
50 Mg a polomeéru 20 Rr odhadnout na pouhych 0,25 dne. Baade objevil zmény
profiltt ¢ar O4If hvézdy ¢ Pup s pravdépodobnou periodou 09356, kterou inter-
pretoval jako projev neradidlni pulsace. Lze odhadnout, Zze pravdépodobné rotacni
perioda ¢ Pup musi byt delsi nez 4 dny, tedy podstatné delsi, nez zjisténa peri-
oda zmeén profili ¢ar. Neni ale dosud zndm mechanismus, ktery by v této ¢asti HR
diagramu vedl k pulsacni nestabilité.

Wolfovy—Rayetovy hvézdy. Hvézdy zvané Wolfovy—Rayetovy (dale WR hvézdy)
jsou definovany pritomnosti velmi silnych a Sirokych emisnich ¢ar ve spektru, které
svym rozloZzenim energie odpovida spektru hvézdy spektralniho typu O. Nézev
téchto hvézd je odvozen od jmen dvou astronomd, kteti jako prvni pomoci visual-
niho spektroskopu podobné spektrum pozorovali pii prehlidce hvézd v souhvézdi
Labuté (viz Wolf a Rayet 1867). Carové spektrum WR hvézd je patrné &isté emisni.
Pro WR hvézdy se pouziva rovnéz podrobnéjsi spektrilni klasifikace na podtfidy,
pri¢emz se podtiidy definuji opét sestupné podle pfitomnosti emisnich ¢ar s kle-
sajicim stupném ionizace pozorovanych v optickém spektru. Navic se WR hvézdy
rozpadaji do dvou paralelnich skupin:

1. WC hvézdy, pro néz jsou pro né charakteristické silné emisni ¢ary iontt uh-
liku C a kysliku O.

2. WN hvézdy, v jejichz carovych spektrech dominuji emisni ¢ary ionti dusiku N.

Obé skupiny maji silné emisni cary helia He II. Neexistuje zadné kriterium lumi-
nositni tfidy a v zasad€ neni viibec jasné, zda takto zavedené spektralni klasifikaci
lze pfifadit monotonné se ménici efektivni teplotu. Dosud byly zavedeny spektralni
podtiidy WC5 az WC9 a WN2 az WN9. Bylo ovSem zjisténo, ze WR hvézdy se
podobné jako O hvézdy nachéazeji v diskové slozce Galaxie, hlavné ve spiralnich
ramenech. Odhady jejich zékladnich fyzikalnich vlastnosti naznacuji rozsah efek-
tivnich teplot mezi 30 000 a 90000 K a hmotnosti mezi 10 a 40 M.

Normalni O hvézdy jsou zfejmé hvézdami vyvijejicimi se od hlavni posloupnosti
nulového véku, jejichZ vyvoj je vSak ovlivnén i ztrdtou hmoty ve formé hvézdného
vetru.

O vyvojové stadium WR hvézd se dosud vedou urcité spory. Mohou to byt
objekty ve stadiu hoteni helia v jadru, soudi se, ze atmosféry WN hvézd jsou obo-
haceny produkty horeni vodiku a WC hvézdy produkty horfeni helia. Vzhledem
k jejich mensim hmotnostem a stejnému prostorovému rozlozeni se nékteri bada-
telé domnivaji, ze WR hvézdy vznikaji béhem vyvoje z O hvézd. Roli v jejich vyvoji
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ziejmé hraje velmi silny hvézdny vitr a snad i rotace a v nékterych pfipadech i jejich
podvojnost. Rozsahlé obaly WR, hvézd se nékdy mohou v ¢ase ménit, coz dokazuje
pfipad dvojhvézdy CV Ser, u niz doslo ke zmizeni fotometrickych zakrytu.

Pro tplnost je tfeba uvést, ze WR spektrum se pozoruje také pro nékteré velmi
hmotné O hvézdy s mohutnym hvézdnym vétrem, ktery pozorované WR, spektrum
zpusobuje. V téchto pripadech se zfejmé jedna o mladé a nevyvinuté hvézdy, bohaté
na vodik. Tato WR spektra byvaji klasifikovina WN5h az WNTh, kde pfipona ,h“
(nékdy téz ,ha“) oznacCuje bohaté zastoupeni vodiku. Jde vesmés o objekty ve
dvojhvézdach — viz Schnurr a kol. (2009) a citace tam uvedené.

Podtrpaslici O. Pokud jde o podtrpasliky O, jejich vyvojové stadium je méné
jasné, musi se ale zfejmé jednat o hvézdy v pozdnim vyvojovém stadiu po vypa-
leni vodiku a patrné v obdobi hofeni helia ve slupce. Zda se, ze v HR diagramu
se kupi kolem vertikalni linie u efektivni teploty asi 40 000 K, od hlavni posloup-
nosti az k bilym trpaslikiim. Podle hrubych odhadi jsou hmotnosti O podtrpaslik
mensi nez hmotnost Slunce. V jediném ptipadé, kdy byl pozorovan O podtrpaslik
ve dvojhveézdé spolu s hvézdou spektralniho typu G, existuje odhad 0,55 Mg.

17.2 Hvézdy spektralniho typu B

Hvézdy spektralniho typu B se vyznacuji optickymi spektry, v nichz dominuji silné
¢ary vodiku a neutralniho helia, chybi jiz ¢ary He II a jsou piitomny ¢ary leh¢ich
ionizovanych prvka jako C II, O II, N II atd. Pro objekty na hlavni posloupnosti se
jedna o rozsah hmotnosti od 2,2 do 15 M), polomért od 2,1 do 6 R, a efektivnich
teplot od 9400 do 30 000 K. Kromé normalnich B hvézd se pozoruji pulsujici hvézdy,
nékolik typt chemicky pekuliarnich hvézd a téz hvézdy se zavojem, které se vyzna-
¢uji pritomnosti emisnich car vodiku. Mnohé B hvézdy rychle rotuji a nejkratsi
rotac¢ni periody jsou 043-095.

17.2.1 Chemicky pekuliarni Bp hvézdy

Mezi B hvézdami a hvézdami spektralnfho typu A (viz niZe) se pozoruji hvézdy
se zietelné anomalnim zastoupenim nékterych chemickych prvkia. Preston (1974)
zavedl zkratku CP k oznaceni chemicky pekulidrnich hvézd horni ¢asti hlavni po-
sloupnosti a rozlisil ¢tyri zakladni typy:

1. CP1 = Am hvézdy (dle nov&jsiho oznaleni),

2. CP2 = magnetické Bp a Ap hvézdy,

3. CP3 = HgMn hvézdy,

4. CP4 = B hvézdy se slabymi ¢arami helia (He-weak stars).
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Silna, zhruba dipdlova magneticka pole se pozoruji pro hvézdy spektralnich typt
B1-B2 s anomalné silngmi Garami helia (He-strong stars) a pro nékteré B3p—B7p
hvézdy se slabymi ¢arami helia a anomalné silnymi ¢arami Si a Ti. Pro tyto objekty
se pozoruji periodické zmény jasnosti, intensity spektralnich ¢ar a intensity mag-
netického pole s periodou rovnou rotacni periodé hvézdy. Osa magnetického dipdlu
neni obecné totozna s osou rotace hvézdy a lze ji z pozorovani urcit. Nékteré Bp
hvézdy se silngmi éarami helia jsou soucasné hvézdami se zédvojem, nebot se u nich
pozoruje Ha emise, kterd se rovnéz méni periodicky s rotacni periodou hvézdy.
Jedna z téchto hvézd, V1046 Ori, je primarni slozkou dvojhvézdy s periodou 186
a s vyrazné vystfednou drahou. Existence silnych makroskopickych magnetickych
poli u nékterych B a A hvézd ziistava nevysvétlenou zdhadou. Existuji hvézdy, které
jsou ve vsech zakladnich fyzikalnich parametrech, jez v soucasnosti dovedeme urcit,
témto magnetickym hvézdam velmi podobné, ale zaddné métitelné magnetické pole
nemaji.

CP3 hvézdy s anomalné silnymi carami Hg a Mn se vyskytuji u spektralnich
podtfid B6-B9, zatimco nemagnetické B4-B5 s anomalné slabymi ¢arami helia maji
ve spektrech nadbytek P a Ga. Rovnéz pro obé tyto skupiny lze pozorovat zmény
jasnosti s rotacni periodou.

17.2.2 Pulsujici 5 Cep hvézdy

B Cep hvézdy se vyznacuji periodickymi — a ¢asto multiperiodickymi — zménami
jasnosti a radidlni rychlosti s periodami pod 033 (typické periody jsou mezi 0¢1
a 0925). Jsou to hvézdy spektralnich podtfid BO-B2 a luminositnich t¥id IIT-TV,
tedy hvézdy, které se jiz vyvinuly podél hlavni posloupnosti. Jejich pulsace se po-
mérné nedavno podarilo objasnit pomoci opacitniho mechanismu, ktery souvisi
s prvky skupiny Zeleza a je G¢inny pii teplotdch kolem 2-10° K. Novéjsi studie uka-
zuji, ze pro [ Cep hvézdy neexistuje dobfe definovany vztah mezi periodou, barvou
a zafivym vykonem, coz patrné souvisi s tim, ze pulsace mnohych 5 Cep hvézd
nejsou radidlni, ale neradidlni (obr. [ZJ]). Dziembowski a Pamyatnykh (1993) uké-
zali, Ze pulsa¢ni nestabilita typu 8 Cep nastava skuteéné v té oblasti HR diagramu,
kde se 8 Cep hvézdy nachdzeji (obr. [Z2).

Je tfeba se zminit, ze samotny prototyp skupiny, hvézda 3 Cep je rovnéz hvézdou
se zavojem, mé magnetické pole, které se méni s rotacni periodou hvézdy a je
slozkou dlouhoperiodické dvojhvézdy ve vysttedné draze, coz m.j. vede ke zdanlivym
zménam jeji pulsacni periody.

17.2.3 Pomalu pulsujici B hvézdy (SPB)

Asi od pocatku osmdesatych let dvacatého stoleti byly objevovany pomalu pulsujici
B hvézdy (Slowly pulsating B stars, SPB), vykazujici malé periodické (a Gasto také
multiperiodické) svételné zmény. Jejich stfedni spektrdlni podtyp je kolem B5 a
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Obrazek 17.1: Diagram absolutni hvézdna velikost — perioda pro hvézdy typu 8 Cep, ktery ukazuje,
ze vztah perioda — zafivy vykon pro tentio typ pulsujicich hvézd neexistuje. Prevzato z prace
Sterken a Jerzykiewicz (1993).
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Obrazek 17.2: Teoreticky spoctené vyvojové stopy hvézd na HR diagramu, s tu¢né vyznacenymi
obdobimi, kdy se u nich vyskytuji pulsa¢ni nestability (médy ! = 0,1,2). Symboly jsou vyneseny
pro pozorované pulsujici hvézdy z vybranych hvézdokup. Pfevzato z prace Dziembowski a Pa-
myatnykh (1993).
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periody maji delsi nez 8 Cep hvézdy: asi od 1 do 3 dnd. Dziembowski a spol. (1993)
teoreticky dokazali, ze opacitni mechanismus, ktery zptsobuje pulsa¢ni nestabilitu
B Cep hvézd, vede rovnéz k nestabilité hvézd stfednich B podtypt s periodami od
094 do 395, a to se zd4 existenci pomalu pulsujicich teoreticky vysvétlovat. Spoleh-
livé zatazeni konkrétniho objektu do této skupiny vyzaduje systematickd a pecliva
pozorovani. Podobné dlouhé periody jsou totiz béznymi rota¢nimi periodami B
hvézd. Harmanec (1981) navic ukdzal, Ze nejvétsi podet zndmygch dvojhvézd s B
slozkami mé obézné periody mezi 1 a 3 dny. Hmotnosti pomalu pulsujicich hvézd
jsou asi mezi 3 a 9 M.

Zajimavé zavéry prinesla prace Briquet(ové) a kol. (2007). Tito autofi provedli
srovnavaci studii 24 jasnych pomalu pulsujicich hvézd a 24 jasnych magnetickych
Bp hvézd. Studovali hvézdy, pro které existuji pfesné paralaxy z druzice Hipparcos,
takze bylo mozné znacné spolehlivé urcovat i vyvojovy vék obou skupin. Ukazalo
se, ze pomalu pulsujici hvézdy jsou starsi nez Bp hvézdy a maji také méfitelna
magnetické pole, ale mnohem slabsi nez Bp hvézdy. Asi tfetina pomalu pulsujicich
hvézd jsou dvojhvézdy, zatimco mezi Bp hvézdami byla podvojnost dosud nalezena
jen v nékolika malo pfipadech. Mezi studovanymi 24 Bp hvézdami je znama pouze
jedna dvojhvézda. Vétsina Bp hvézd i pomalu pulsujicich hvézd rotuje pomalu, ale
pro obé skupiny jsou nejtypic¢téjsi rotacni periody mezi 1 a 2 dny. Systematickd ana-
Iyza méteni jasnosti za delsi obdobi ukazuje, ze Bp hvézdy maji jedinou (rotacni)
periodu zmén a svételna kiivka je zpravidla modulovana jak rota¢ni periodou, tak
i periodou polovi¢ni. Naproti tomu pomalu pulsujici hvézdy jsou modulovany né-
kolika periodami a fazova zména s kazdou z nich je sinusova.

17.2.4 Hvézdy se zavojem (Be stars)

Hvézdy se zavojem (anglicky: Be stars) jsou hvézdy spektrélnich typt O, B & A,
v jejichz spektru byly alespon nékdy za dobu jejich spektroskopickych pozorovani
zjistény emise v Carach vodiku Balmerovy serie. Prvni dvé byly objeveny jiz pfi
prvnich pozorovanich visualnim spektroskopem roku 1867. Jejich charakteristickou
vlastnosti je velka ¢asova proménnost na nejriznéjsich ¢asovych skilach. V soucasné
dobé lze poklddat za dobie prokazané, ze emisni ¢ary v jejich spektrech vznikaji
v rozsahlych obalkich — zavojich — které je obklopuji a které zrejmé nepravidelné
mizi a po Case se obnovuji. Jde o plynné obaly, jejichz rozméry alespon o rad pre-
vySuji rozmeéry samotnych hvézd. Pricina vzniku zavoju a nékteré typy zjisténé
proménnosti hvézd se zavojem zlstavaji i po puldruhém stoleti jejich studia zaha-
dou.

Co je o hvézdach se zavojem v soucasnosti znamo? Samotné hvézdy se v naprosté
vétsiné pripadd vyznacuji velkymi rotac¢nimi rychlostmi a statisticky vzato se lze
domnivat, ze rychle rotuji vSechny, t.j. Ze ty, pro nez pozorujeme nizkou hodnotu
promitnuté rotacni rychlosti v sin ¢, vidime zhruba od pédlu jejich rotace.

Jsou znamy néasledujici typy jejich ¢asové proménnosti:
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1. Dlouhodobé€ spektrdlni zmény a zmény jasnosti. Dlouhodobé spektralni zmény
hvézd se zavojem jsou velmi napadnym jevem, ktery od pocatku pritahoval
pozornost mnoha pozorovatel. Na ¢asové skale let az desetileti (horni hranice
neni zndma vzhledem k tomu, e méme pozorovani jen za 130 let) se ve
spektrech objevuji a mizi emisni ¢ary. V obdobich bez emisnich ¢ar se hvézdy
podobaji normédlnim O, B ¢ A hvézddm. Naopak v dobé silnych emisi se
ve spektrech mohou objevit jesté dodateéné absorbéni cary, které jsou uzsi
nez c¢ary fotosferické. Tyto Cary vznikaji zfejmé dodatecnou absorpci zafeni
v téch castech zavoje, které se promitaji na disk samotné hvézdy. V anglické
literature se jim proto fika ,shell lines“, t.j. ¢ary obalky.

Pokud pozorujeme hvézdu spise od jejiho rovniku, jsou emisni ¢ary zpravidla
dvojité, nebot obalky, ve kterjch vznikaji, rotuji, a my pozorujeme zachycené
a znovu vyzafené zafeni jak z ¢asti obalky, kterd se k ndm ptiblizuje, tak z té,
ktera se od nas vzdaluje. Intenzity do fialova a do ¢ervena posunutych dvoji-
tych vrcholk® emisnich ¢ar se obvykle oznacuji V' a R a v obdobich, kdy je
emise pritomna, 1ze nékdy pozorovat cyklické zmény poméru jejich intenzit,
zvané V/R zmény. Odehrévaji se v cyklech nestejné délky, dlouhych néko-
lik let. Pokud méfime i radialni rychlost celé emisni ¢ary na jejich kiidlech,
zjistime, Ze se méni soubézné s cyklickou V/R zménou, a to s amplitudou
nékolika desitek kms~1.

Soucasné se spektralnimi zménami dochézi i ke zméndm jasnosti a barvy ob-
jektu, pficemz lze rozlisit dva mozné piipady: (a) Postupné objevovani se
emisnich car ve spektru a vznik nového zavoje jsou doprovazeny zjasnénim
objektu a pohybem od hlavni posloupnosti k veleobréim v barevném diagramu
U — B vs. B—V.V tom ptipadé hovofime o positivni korelaci. (b) Vznik
zavoje je doprovazen poklesem jasnosti objektu a jeho pobybem podél hlavni
posloupnosti ke chladnéjsi spektralni podtiidé v U — B vs. B — V diagramu.
To je inverzni korelace. Pokud jsou pro danou hvézdu k dispozici udaje z vice
obdobi vzniku a zaniku zavoje, je zndmo, Ze nastava vzdy stejny typ korelace.
To podporuje domnénku o tom, ze vyskyt dvou typil korelaci je geometric-
kym efektem: inverzni korelace nastava tehdy, pozorujeme-li danou hvézdu
zhruba od rovniku. Vznikajici chladnéjsi obalka v tom pripadé hvézdu zcéasti
stini a ¢ini ji zdanlivé chladnéjsi. Pokud hvézdu vidime vice od pdlu, simu-
luji vnitini opticky tlusté casti vznikajici obalky zdanlivé nartstani poloméru
hvézdy.

2. Strednédobé spektrdlni zmény a zmény jasnosti. StFednédobé zmény se ob-
vykle odehravaji na skale tydnid a mésici. V né€kterych pripadech jde o zmény,
které jsou jakousi miniaturni obdobou zmén dlouhodobych, které mohou mit
i stejnou pficinu — docasny vznik slabé obalky. Casto se vSak pozoruji pe-
riodické zmény radidlni rychlosti, poméru V/R, intenzity spektrélnich car
i jasnosti. Ty obvykle souviseji s dvojhvézdnosti dané hvézdy se zavojem.

3. Rychlé spektralni zmény a zmény jasnosti. Rychlé zmény se odehravaji na
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Obrazek 17.3: Dlouhodobé zmény profilu ¢ary Ha u hvézdy se zavojem ~ Cas mezi lety 1911, 1993
a 2002. Pfevzato z prace Harmanec (2002c).

skale od nékolika malo desetin dne do asi 2-3 dni, maji zpravidla velmi malé
amplitudy a jsou intenzivné studovany teprve od konce sedmdesatych let
20. stoleti. Jedna se jednak o zmény profild spektralnich ¢ar ve formé ménici
se asymetrie a také ve formé putujicich vlnek, pohybujicich se od fialového
k ¢ervenému kiidlu ¢ary. Zmény jasnosti maji amplitudy zpravidla mensi nez
07'1. Zda se, ze svételné zmény jsou periodické, s periodami blizkymi k ro-
tacnim periodam pfislusnych hvézd. Svételné kiivky jsou nesinusové a jejich
amplituda a tvar se dlouhodobé méni. Zmény profila jsou rovnéz periodické
nebo mozné i multiperiodické. Vyznamnou charakteristikou rychlych zmén je
to, ze jsou pozorovatelné i v dobé, kdy je dana hvézda zcela bez emisnich cCar.
O ptvodu rychlych zmén nepanuje dosud shoda. Cést badatelt je vysvétluje
jako projev neradialnich pulsaci, jini se domnivaji, ze jde o projev korotujicich
struktur v plynu nad fotosférou hvézdy.

Pokud jde o samotny vznik obalek, existuje cela fada hypotéz, které se je po-

kouseji vysveétlit. VSechny se ale dosud setkavaji s problémy a zadné z nich nebyla
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Obrazek 17.4: Rychlé zmény tzkych absorpénich komponent v silnych resonanénich spektralnich
carach v UV oboru pro hvézdu se zavojem ~ Cas v obodobi 25. 3. az 13. 4. 1980. Prevzato z prace
Henrichs a spol. (1983).
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Obrazek 17.5: Schematicky zndzornéné V/R zmény, tj. poméru fialové a éervené slozky dvojité
emisni Cary.
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Obrazek 17.6: Schema positivni a negativni korelace ve vyvoji obalky hvézdy se zavojem, kdy je
vznik obalky doprovéazen zjasnénim nebo zeslabenim objektu.
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Obrazek 17.8: Schematické znazornéni ¢tyf moznych interpretaci rychlych zmén spektralnich pro-
fili a jasnosti hvézd se zavojem: neradidlni pulsace, skvrny na povrchu hvézdy unéSené rotaci,
korotujici struktury v cirkumstelarnim prostiedi a dvojhvézdny model.
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Obrazek 17.9: Pozorovana korelace mezi polositkou emisnich profili obalky a polositkou profila
absorpénich ¢ar (hodnotou v sin i) pro hvézdy se zavojem. Emise je méfena v ¢afe He, absorpce
v He I (667,8nm). Vpravo je zobrazeno pravdépodobné vysvétleni — zplostéla obélka, na kterou
se divame z ruznych sméra.
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dosud universalné prijata. Uvedme si alespon ¢tyfi pracovni modely, které se v sou-
Casnosti nejcastéji uvazuji:

1. Model rotaéni nestability. Struve (1931) poukdzal na existenci korelace mezi
§ifkou emisnich ¢ar a pozorovanou hodnotou v sin ¢ (obr. [Z9) a vyslovil
domnénku, ze obalky vznikaji rotacni nestabilitou na rovniku hvézd se zavo-
jem. Jeho hypotéza ale nevysvétluje dlouhodobou ¢asovou proménnost zavoji.
Kromé toho se zd4, ze hvézdy se zdvojem dosahuji jen asi 70 % kritické rotacni
rychlosti — viz Porter (1996). Neddvné studie konkrétnich hvézd i teoretické
studie Owockého vSak naznacuji, Ze rotace muze byt velmi blizka kritické
rotaci.

2. Dvojhvézdny model. Kiiz a Harmanec (1975) ptisli s domnénkou, Ze zévoje
jsou ve skutecnosti akreénimi disky a vznikaji pfitokem plynu z druhé slozky
ve dvojhvézdach. Jejich hypotéza vysvétluje pfirozenym zplisobem vysoké ro-
tacni rychlosti hvézd se zavojem jako diisledek prenosu thlového momentu do-
padajici hmoty, dale stfednédobé zmény a muze vysvétlit i zmény dlouhodobé.
Podvojnost mnoha hvézd se zavojem se ale nepodarilo prokazat a u nékterych
dobfe studovanych objektt lze dokonce pritomnost sekundaru, ktery by zapl-
fioval Rocheovu mez, zcela vyloucit. Harmanec a kol. (2002) predlozili proto
novou hypotézu: ukazali, Ze je-li rychle rotujici hvézda slozkou dvojhvézdy,
muze u ni dochazet ke ztraté hmoty a vzniku disku formou vytoku pouze
z té oblasti rovniku, kterd je privracena ke druhé sloZce soustavy. Pritom-
nost druhého télesa podminky pro vznik takové rotacni nestability ponékud
zlepsuje.

3. Hypotéza rotaci stla¢ovaného hvézdného vétru. Bjorkman a Cassinelli (1993)
prisli s domnénkou, ze zavoje vznikaji z hvézdného vétru, ktery je u rychle
rotujicich hvézd podle jejich vypocth stlacovan do roviny rovniku. Podrobnéjsi
vypocty ale ukazuji, Ze jejich mechanismus nedava dostatecné husté zavoje,
které by mohly vést ke vzniku pozorovanych emisnich car.

4. Pulsacni hypotéza. Zastanci pulsa¢niho modelu rychlych zmén vyslovili do-
mnénku, Ze k vyvrhovani plynu by v rovnikovych oblastech hvézd se zavojem
mohlo dochézet ve chvilich, kdy se sejde ve fazi nékolik méda neradidlnich
pulsaci, takze dodaji kinetickou energii potfebnou k dosazeni kritické rychlosti
— viz napf. Rivinius a spol. (1998). Jejich argument je zaloZen na analyze
dat hvézdy p Cen pozorovatelné pouze z jizni oblohy. O to, zda jsou rychlé
zmény této hvézdy skutecné multiperiodické, se ale dosud vedou urcité spory
a jejich hypotézu je ponékud brzo hodnotit.

Vyvojové stadium hvézd se zavojem neni vyjasnéno. Zda se dokonce, Ze cely
jev neni vazan na konkrétni vyvojové stadium. Hvézdy se zavojem se vyskytuji
jak mezi mladymi hvézdami v blizkosti hlavni posloupnosti nulového véku, tak
mezi vyvinutymi obry a veleobry. To by do urcité miry nasvédcovalo tomu, Ze
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mechanismus vzniku zévoju je externi — jak to predpoklada napf. dvojhvézdna
hypotéza.

Podle nedavnych pozorovani hvézd se zavojem v riznych hvézdokupéach se vsak
zda, ze existuje korelace mezi procentudlnim zastoupenim hvézd se zavojem v kupé
a obsahem tézkych prvki. Vice hvézd se zavojem se pozoruje v kupach s nizkym
obsahem tézkych prvka. Maeder a Meynet (2001) zjistili, Ze pro rotujici modely
s nizkym obsahem kovi se podminky pro dosazeni kritické rotace béhem vyvoje
zlepsuji — na rozdil od modeld spocitanych pro Z = 0,02. To by mohlo vyse zmi-
nénou korelaci vysvétlovat a naznacovat, ze zavoje vznikaji vyvrhovanim materialu
hvézdy samotné.

17.2.5 Svitivé modré proménné (LBV)

Za svitivé modré proménné (Luminous Blue Variables, LBV) byvaji oznacovany
hmotné hvézdy s vysokou jasnosti, pro néz se pozoruji zmény jasnosti a barvy na
nékolika ¢asovych skaldch, od rychlé mikroproménnosti az po vzacné vybuchy, vy-
znacujici se zjasnénim o né€kolik hvézdnych velikosti a velmi pravdépodobné zna¢nou
ztratou hmoty. Soudi se, Ze predstavuji vzacné, velmi kratce trvajici stadium vy-
voje hmotnych hvézd (trvajici snad jen 40000 let) pfedchazejici stadiu WR, hvézd.
Pod tento nazev se nyni zahrnujici proménné typu P Cyg, S Dor a Hubbleovy—
Sandageovy proménné.

Ve spektrech téchto hvézd se pozoruji vyrazné emisni ¢ary vodiku, neutralniho
helia a jednou ionizovaného zZeleza, které v mnoha pripadech vykazuji P Cyg profily
(tzn. absorpce ve fialové ¢asti profilu, vedouci k poméru dvojité emise V/R < 1). Je
ziejmé, Ze zde existuje urcita fenomenologickéd pfibuznost s hvézdami se zévojem.

Spektra, jasnost a tedy i povrchova ¢i efektivni teplota téchto hvézd jsou znacné
proménné. V klidnych obdobich s minimem jasnosti se tyto objekty zpravidla jevi
jako veleobii spektralniho typu B s efektivnimi teplotami nad 15 000K a s emisnimi
¢arami vodiku a helia. V obdobich silnych zjasnéni se spektra méni na veleobry
typu A a7z F a zesiluji Fe IT a zakdzané [Fe II] emise. Soudi se ale, Ze bolometricky
zafivy vykon zistava i béhem velkych zjasnéni nezménény. Zdanlivy pokles teploty
je disledkem absorpce ve vyvrzené plynové obalce a zareni z kratkovinné a optické
oblasti je prerozdéleno do zareni delsich vlnovych délek. Bolometrické magnitudy
téchto hvézd se pohybuji kolem —1070.

Pro hvézdy studované soustavnéji se pozoruji zmény jasnosti na nejméné tiech
casovych skalach:

1. Rychlé zmény na skale dnd, s amplitudami 07"1 az 07"2.

2. Cyklické zmény o 170 az 270, s délkami cyklt na skale let az nékolika desitek
let, pricemz stfedni délka cyklu je pro dany objekt charakteristicka.

3. Vzécné se objevujici zjasnéni o vice nez 370, ktera se u daného objektu vyskyt-
nou zpravidla jednou za nékolik stoleti. Tato zjasnéni zjevné souvisi s vyvrze-
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Obrazek 17.10: HR diagram pro hmotné hvézdy (45 a 90 M) s vyznacenymi polohami svitivych
modrych proménnych v klidné fazi. Pfevzato z prace Stotherse a China (1995).

nim plynové obalky, kterd byla v nékterych pripadech nasledné i pozorovana
jako plosny ttvar.

Stothers a Chin (1995) pfedlozili dukazy ve prospéch hypotézy, Ze cyklickd zjas-
néni jsou projevem opakujici se dynamické nestability téchto hvézd v pozdnich vy-
vojovych stadiich a spocetli i pfislusné vyvojové modely na podporu této hypotézy.
Ukazali, ze pro stfedni cykly pozorovanych zjasnéni existuje slusné definovany vztah
perioda — svitivost ve tvaru

Mpol = (—12,9+0,5) + (2,4 £ 0,5) log P. (17.1)

17.3 Hvézdy spektralnich typa A a F

Hvézdy spektralniho typu A se vyznacuji optickymi spektry, v nichZ dominuji silné
¢ary vodiku, chybi jiz ¢ary helia a jsou pritomny ¢ary mnoha ionizovanych kovt
(Fe II, Ti II, Cr II atd.). Pro objekty na hlavni posloupnosti se jednd o rozsah
hmotnosti od 1,5 do 2,2 Mg, polomért od 1,6 do 2,1 Rg a efektivnich teplot od
6950 do 9400 K.

Hveézdy spektralniho typu F se vyznacuji optickymi spektry, u nichz jsou cary
vodiku podstatné slabsi, nez u A hvézd, i kdyz stale ve spektrech dominuji. V jejich
spektrech se pozoruje oproti A hvézdam také daleko vice ¢ar kovi. Pro objekty na
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hlavni posloupnosti se jedna o rozsah hmotnosti od 1,15 do 1,5 Mg, polomeért od
1,25 do 1,6 R a efektivnich teplot od 5900 do 6950 K. Rozsah téchto parametri
pro hvézdy tfid A a F je tedy ve srovnani s teplejsimi hvézdami B a O podstatné
mensi.

Mezi hvézdami typu A nalézame kromé normalnich hvézd hlavni posloupnosti
hvézdy vyrazné chemicky pekulidarni a také vyznamné tiidy pulsa¢né nestabilnich
hvézd, které maji presah i do spektralniho typu F. Velmi dobry ptehled fenomeno-
logicky zavedenych t¥id a jejich vzdjemné souvislosti publikoval Kurtz (2000).

17.3.1 Chemicky pekuliarni Am hvézdy

Am hvézdy ¢ metalické A hvézdy (podle diivéjstho oznaceni CP1) predstavuji
jednu z vyznamnych skupin chemicky pekuliagrnich hvézd. Jejich vyskyt je omezen
praveé na spektralni typ A a jejich charakteristikou je, Ze zatimco Cary ionizovaného
vapniku Ca IT odpovidaji rané spektralni podtiidé A, ostatni ¢ary kovi odpovidaji
pozdni A podtiidé nebo dokonce spektralnimu typu F a ¢ary vodiku odpovidaji
néjaké stfedni podtfidé mezi obéma extrémy. Barevné indexy Am hvézd v (U — B)
vs. (B — V) diagramu odpovidaji zhruba stejné podtfidé jako ¢ary vodiku a rovnéz
efektivni teplota Am hvézd odpovida nejlépe jejich spektralnimu typu podle HI ¢ar.
Am hvézdy tvori skupinu pekulidrnich hvézd, pro néZ se nepozoruje pritomnost
globalniho magnetického pole. Pfi studiu vysokodispersnich spekter bylo zjisténo,
ze ,horkou Am“ hvézdou je také Sirius A se spektralnim typem AO.

Neékteii autofi zavedli rovnéz popisny typ d Del hvézdy k oznaceni vyvojove
star§ich Am hvézd s luminositnimi tfidami IV a III. Jini badatelé upozornili na to,
ze tato tfida je zna¢né nehomogenni. Vyskytuje se rovnéz oznaceni p Pup hvézdy
pro podobii a obfl Abm az F5m hvézdy. U nékterych z téchto hvézd byly nalezeny
zmény jasnosti svédéici o pulsacich.

Conti (1970) shrnul vlastnosti Am hvézd a navrhl pouzit fyzikalnéjsi definici.
Podle néj se jednd o hvézdy chemicky pekulidrni a to takové, které maji ve svych
atmosférach bud nedostatek Ca (¢i také Sc) nebo pfebytek prvka skupiny Zeleza
a tézsich. Jedna se zasadné o objekty na hlavni posloupnosti a bylo rovnéz zjisténo,
7e u nich nedochazi k zddnym fyzikadlnim zménam jasnosti. Zejména diky Abtovym
systematickym studiim bylo rovnéz zjisténo, Ze vétSina, a moZna i vSechny Am
hvézdy jsou dvojhvézdami. Naopak vSechny dvojhvézdy se slozkami spektralniho
typu A a s periodami pod 295 jsou Am hvézdami. Debernardi a spol. (2000) sys-
tematicky hledali spektroskopické dvojhvézdy mezi Am hvézdami ve hvézdokupéch
Hyady a Praesepe a publikovali pro celou fadu z nich drahové elementy. Dvojhvézdy
s ob&znymi periodami pod 835 maji vSechny kruhové drahy. Je také zajimavé, ze
v HR diagramu lezi vSechny Am hvézdy z téchto hvézdokup v dobfe definovaném
péasu nad hlavni posloupnosti samotné hvézdokupy. Am hvézdy vesmés pomalu ro-
tuji, coz muze byt v radé pripadu zpisobeno pravé jejich podvojnosti.

Zatim nejslibnéjsim vysvétlenim jejich vzniku se zda teorie zdriveé difuse pub-
likovand Michaudem (1970). Michaud ukdzal, ze v atmosférach hvézd s velmi sta-
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bilnimi atmosférami mtize béhem vyvojové kratké doby (asi 10* az 106 let) dojit
k diferencidlni separaci chemickych elementt. Ty ionty, jejichz zrychleni tlakem za-
Feni je vétsi nez jejich vaha v dané atmosféfe, se udrzuji na povrchu hvézdy, zatimco
jiné, napt. helium, klesnou do nitra hvézdy. Obecné Feceno jsou gradientem tlaku
zafeni nadlehcovany tézsi prvky s velkym poctem spektralnich ¢ar a naopak lehké
a relativné hodné v atmosféfe zastoupené prvky s malym poctem ¢ar v atmosfére
postupné klesaji. Tomu, aby se zafiva difuse mohla uplatnit, mize u Am hvézd
napomoci jejich pomald rotace a fakt, Zze u nich neexistuji hluboké podpovrchové
konvektivni zény, tedy procesy, které v jinych pripadech vedou k systematickému
promichavani chemickych element.

K vysvétleni pulsaci p Pup hvézd se predpoklada, ze béhem vyvoje od hlavni po-
sloupnosti nulového véku se i pfes vliv zafivé difuse dostala postupné zéna ionizace
He II do oblasti, kde znovu mohla vyvolat dostatecné G¢inné pulsac¢ni nestabilitu.

17.3.2 Magnetické Ap hvézdy

Toto oznaceni se pouziva pro hvézdy spektralniho typu A na hlavni posloupnosti,
které maji neobvykle silné ¢ary nékterych kovi a zpravidla téz méritelné globalni
(Gasto zhruba dipdélové) magnetické pole o sile stovek az desetitisic Gauss. Jsou
zndmy Ap SrCrEu hvézdy, které se vyskytuji v rozsahu spektrilnich typt od A3
do F0, a Ap Si hvézdy, pozorované mezi B8 a A2. Pro tyto hvézdy se obvykle
pozoruji periodické, ale obecné nesinusové zmény jasnosti, intensity magnetického
pole a intensity ¢ar kovt s periodou rovnou rotacni periodé dané hvézdy. Metodami
dopplerovské tomografie pro né bylo zjisténo nerovnomérné rozlozeni chemickych
elementti po povrchu hvézdy, a to ve vazbé na magnetické pole. Je zajimavé, ze
orientace magnetického dipdlu je obecné jina, nez orientace rota¢ni osy hvézdy.
Modelovanim zmén s rotacni periodou je mozno zjistovat zakladni fyzikalni vlast-
nosti Ap hvézd. Jejich anomélni chemické slozeni byva nejcastéji opét vysvétlovano
vlivem zarivé difuse pii stabilizujicim G¢inku globalniho magnetického pole. Hypo-
téza zarivé difuse vysvétluje i to, ze Ap hvézdy nejsou zpravidla pulsa¢né nestabilni,
helium totiz klesne hluboko do nitra hvézdy a opacitni mechanismus vzniku pulsaci
v zonéch ionizace helia tak ztraci svou tc¢innost.

Kurtz (1982) vsak pfiSel s objevem tak zvanych roAp hvézd, chladnych Ap Sr-
CrEu hvézd, které pulsuji s velmi kratkymi periodami mezi asi 6 az 15 minutami
a s malymi amplitudami svételnych zmén pod 07'016. U nékterych z nich jsou tyto
pulsace multiperiodické. Jde o neradidlni pulsace vysokych harmonickjch médu
podél osy magnetického pole. V disledku toho jsou pozorované amplitudy pulsaci
modulovany s rota¢ni periodou hvézdy. Tyto pulsace jsou pravdépodobné vybuzeny
v z6né ionizace vodiku.

Novéji zavedenou skupinou chemicky pekuliarnich hvézd jsou A Boo hveézdy,
které maji spektralni typ podle ¢ar vodiku mezi A0 a F0, ¢ara vapniku Ca IT K od-
povida typu A0 nebo o néco pozdnéjsimu, a ¢ary kovi, zejména Mg II 448,1 nm,
jsou velmi slabé. Nizké zastoupeni maji prvky skupiny zeleza, zatimco lehké ele-
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menty maji prakticky normalni pomérné zastoupeni. Detailni NLTE studie ukazuji,
ze uhlik je zastoupen méné nez kyslik a zZe existuje antikorelace mezi zastoupenim
uhliku a kysliku na jedné, a kfemiku na druhé strané. To se zd4 byt ve shodé s teorii
difuse obohacené o myslenku akrece mezihvézdné latky. Na druhé strané bylo ale
zjisténo, ze mnoho A Boo hvézd patii mezi pulsujici § Sct hvézdy — viz nize.

17.3.3 Pulsujici 6 Scuti hvézdy

Jednotné oznaceni pro skupinu pulsujicich hvézd spektrilnich typt A a F, které se
nachézeji v pdsu nestability v HR diagramu a maji pulsaéni periody kratsi nez 033,
zavedl Breger (1979), ktery ukézal, Ze rozliSovani na rizné dfive zavedené a po-
pisné definované kategorie nema fyzikalni opodstatnéniﬂ Vzhledem ke kratkosti
period téchto hvézd a malé jasnosti vétSiny z nich nebylo snadné pro né v éfe fo-
tografické spektroskopie poridit spektra s dostateénym fazovym rozliSenim a proto
byla vétsina z nich objevena diky fotometricky nalezenym zméndm jasnosti. Am-
plitudy zmén jasnosti se pohybuji v Sirokém rozmezi od prahu detekce (asi 0201)
az po 078 a nékdy jsou v ¢ase proménné. Svételné kiivky jsou bud zhruba sinu-
sové nebo s vice maximy. Pro mnohé § Sct hvézdy byla nalezena multiperiodicita
— pozorované zmény jsou vyslednici vice periodickych zmén s rliznymi periodami.
V pripadech, kdy se podafilo pozorovat i zmény radialni rychlosti, existuje mezi ma-
ximem svételné kiivky a minimem k¥ivky radialni rychlosti fazovy posun asi 0F1.
typicky pomér amplitud obou kfivek &ini 92 kms~! mag~!. § Sct hvézdy na hlavni
posloupnosti maji periody kolem 1 hodiny a amplitudy jejich svételnych kiivek jsou
malé, 07702 nebo mensi. § Sct hvézdy s vétsi svitivosti, podobii a obfi, maji delsi
periody a casto i vétsi amplitudy svételnych zmén.

Je ovSem tfeba Fici, ze pouze asi jedna tfetina hvézd, které se nachézeji v dolni
¢asti pasu pulsa¢ni nestability v HR diagramu jsou § Sct hvézdy. Detekce pulsaci
zavisi i na rotac¢ni rychlosti a chemickém slozeni hvézd, presto se zda, Ze musi
existovat jesté dalsi faktory, které ovliviiuji, zda dana hvézda bude pozorovatelnym
zpusobem pulsacné nestabilni nebo ne, abychom pozorovany pomér mezi pulsujicimi
a nepulsujicimi hvézdy v pasu nestability mohli beze zbytku vysvétlit. Meze pasu
nestability v efektivni teploté jsou 7500 az 8800 K na hlavni posloupnosti nulového
véku a 6950 K pro My = 177 az 8400K pro My = 07'65.

Breger (1979) a Breger, Stockenhuber (1983) a nejnovéji Rodriguez a Breger
(2001) shroméazdili idaje o jasnostech, pulsacnich periodach a dalich fyzikélnich
vlastnostech d Sct hvézd a pfibuznych objektd. Nalezli m.j. dobrfe definovany vztah

1V literatufe existovala v této oblasti dosti zna¢na pestrost pojmoslovi. Nékteii autoti nazyvali
kratkoperiodické proménné trpasli¢imi cefeidami, jini tento nazev uzivali pouze pro proménné
s amplitudou zmén vétsi nez 07*3. Jini oznacovali proménné s velkymi amplitudami jako RRs
hvézdy ¢i hvézdy typu Al Vel. Objevilo se i oznaceni ultrakratkoperiodické proménné, to ale vede
k nedorozuméni, nebot tak jsou oznacovany proménné se sekundovymi periodami zmén. Piivodni
oznaceni trpaslici cefeidy se také nezda vhodné, nebot jde v fadé pripadt o podobfi &i obii hvézdy.
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zafivy vykon — barva — perioda ve tvaru
My = —3,0521log P + 8,456(b — y) — 3,121. (17.2)

S pouzitim podobného pozorovaciho materidlu odvodili Lépez de Coca a spol.
(1990) empiricky vztah pro periodu zédkladniho médu ve tvaru

log P = —0,300 My — 3,195 log Tog + 11,90 . (17.3)

Odhadneme-li pulsa¢ni periodu A5 hvézdy na hlavni posloupnosti podle zédkladniho
vztahu ([£24), dostaneme hodnotu 1,98 hodiny, podle zpfesnéného vztahu (L3
vyjde 1,10 hodiny, opét ve velmi dobré shodé s pozorovanim.

Breger (1983) dosel rovnéz k zavéru, Ze ve statistickém smyslu existuje dobra
shoda mezi pozorovanimi § Sct hvézd ve hvézdokupach o zndmém vyvojovém stari
a jejich pramérnymi periodami. Jak totiz plyne z rovnic ([Z24)) ¢i ([[Z3T), je pul-
sacni perioda pfimo imérné poloméru pulsujici hvézdy. Protoze béhem vyvoje na
hlavni posloupnosti polomér hvézdy pozvolna roste, lze o¢ekavat, Zze priimérné pul-
sacni periody ¢ Sct hvézd v jednotlivych kupach budou tim delsi, ¢im je hvézdokupa
starsi. To se statisticky skutecné pozoruje.

Breger a Pamyatnykh (1998) se pokusili zjistit, zda lze nalézt shodu mezi pfed-
povédi teorie hvézdného vyvoje a pozorovanim sekuldrnich zmén period jednotlivych
0 Sct hvézd. Zjistili, ze pozorované zmény period vykazuji statisticky podobny po-
¢et pozvolného naristani a pozvolného poklesu pulsacni periody, pficemz rychlost
zmény je asi o fad vyssi, nez o¢ekavany sekularni rist periody v diasledku vyvojo-
vych zmén. Jinak feceno, pozorované zmény jsou dusledkem jinych procest, které
patrné nesouvisi s vyvojem & Sct hvézd a na podobny test vyvojové teorie jsou
stavajici fady pozorovani jesté prilis kratké.

Celkové miizeme Fici, ze § Sct hvézdy lze pti soucasnych znalostech kvalitativné
dobre vysvétlit jako objekty vyvijejici se od hlavni posloupnosti v dolni ¢asti pasu
nestability, ktery souvisi s ioniza¢nimi zénami vodiku a helia. Jistou ¢ast z nich
mohou tvofit i hvézdy, které teprve kontrahuji k hlavni posloupnosti nulového véku.
To vsak nemiize pln€ vysvétlit, proc¢ se v prislusné ¢asti HR diagramu pozororuje
kromé § Sct hvézd také tak velky pocet nepulsujicich A a F hvézd. Konkrétné pro
& Sct hvézdy je podle nejnovéjsich studii pro vznik pulsaci rozhodujici zéna ionizace
He II.

17.3.4 SX Phe hvézdy

Hvézdy typu SX Phe jsou patrné analogii § Sct hvézd pro objekty populace II, t.j.
starsi generace hvézd. Maji nizsi obsah tézkych prvki, patii ke kulové slozce Galaxie
a vyznacuji se velkymi prostorovymi rychlostmi. Jejich pulsa¢ni periody jsou kratké,
ve vétsiné piipadt kratsi nez 0908. Jejich vyvojové stadium vsak v soucasnosti
zustava zahadou. Takto staré hvézdy s efektivnimi teplotami kolem 8500 K by
totiz mély byt uz davno vyvinuty mimo oblast hlavni posloupnosti v HR diagramu.
Existuji proto dohady, Zze miize jit o objekty ve vyvojovém stadiu pozdéjSim nez
stadium obrti nebo Ze se jedna o dvojhvézdy, které se slily v jednu hvézdu.
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Obrézek 17.11: Polohy proménnych hvézd typu § Scu na HR diagramu. Ve stejné oblasti se vSak
nachézeji také hvézdy neproménné. Pfevzato z prace Bregera (1979).

17.3.5 ~ Dor hvézdy

v Dor hvézdy jsou velmi nové objevenou skupinou hvézd. Jde o hvézdy spektralniho
typu F, které vykazuji zmény jasnosti a radidlnich rychlosti s periodami delsimi,
nez 6 Sct hvézdy: od 093 do 230, pficemz obé kiivky jsou prakticky ve fazi. Ampli-
tuda svételnych zmén je zpravidla pouze nékolik mélo setin hvézdné velikosti. v Dor
hvézdy se nachéazeji z¢asti na chladném konci dolni ¢asti pasu nestability, z¢asti vné
néj smérem k nizsim efektivnim teplotdm. Spektralné jde o hvézdy luminositnich
tfid V-IV. Vétsina badatelt se nyni kloni k tomu, Ze se jedné o pulsujici hvézdy, ne-
bot u nékterych byly nalezeny multiperiodické zmény, mechanismus vzniku pulsaci
vsak dosud nebyl objasnén.

17.3.6 Lithium a berylium u F a G hvézd

Lithium a berylium jsou velmi citlivym indikatorem toho, jak hluboko smérem do
centra hvézdy zasahuji podpovrchové konvektivni zény u F a G hvézd. Slucovaci
reakce lithia probihaji jiz p¥i teploté asi 2,5-108 K, berylia pfi asi 3,5-10% K. Pokud
tedy konvektivni zéna dosahuje az do hloubek, kde jsou ve hvézdé potiebné vysoké
teploty, bude obsah Li a Be v atmosférach takovych hvézd zna¢né nizky. K analyze
ve spektrech se nejcastéji uzivaji resonanéni dvojice ¢ar Li I 670,776 a 670,791 nm
a Be II 313,042 a 313,107 nm. V atmosféfe Slunce je pomérny obsah Li nizky,
Li/H = 10!, zatimco typické maximum pro hvézdy populace I je Li/H = 10~°.
Pomérny obsah berylia je nizky shodné pro Slunce i hvézdy populace I: Be/H ~
1071
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Obrézek 17.12: Abundance lithia (leva osa, tecky) a berylia (prava osa, krouzky) v zavislosti na
teploté, pro ¢leny hvézdokupy Hyady. Carkovanou ¢arou je vynesen teoreticky spoétend teplotni
zavislost pro lithium.

Studium obsahu lithia ve hvézdokupach ukazuje nékteré zajimavé souvislosti.
Pro celou fadu hvézdokup byla nalezena zfetelna zavislost obsahu lithia na efektivni
teploté, pro hvézdy kolem F5 je patrny silny pokles s minimem u efektivni teploty
asi 6700 K, poté rust k nizsim teplotdm s maximem kolem 6300 K a poté opét
plynuly pokles smérem ke chladnéjsim hvézdam. Lokalni minimum kolem 6700 K se
vsak nevyskytuje u mladych hvézdokup jako jsou Plejady ¢i o Per a zda se tak, ze
k dramatickému poklesu v obsahu lithia v atmosférach F hvézd kolem podttidy F5
dochéazi mezi vivojovym vékem 5-107 a 5-108 let. Celd véc je ale ziejmé slozitéjsi,
nebot asi pro polovinu F hvézd, které se nenachdzeji ve hvézdokupéach, je obsah
lithia Li/H = 1079 a k z4dnému poklesu u nich nedochazi, ackoliv jejich vyvojovy
vék se odhaduje asi na 1-2-10° let. To znamena, Ze na rozsah konvektivni zény
musi mit vliv jesté jiné faktory, nez jen vyvojovy vék. Pro Hyady existuje naznak
souvislosti mezi vycerpanim lithia a rota¢ni rychlosti pfislusnych F hvézd. Michaud
se snazil objasnit nedostatek lithia kolem spektralniho typu F5 teorii zarivé difuse.
Jeho vypocty skutecné ukazuji, ze u téchto hvézd mize dochazet ke klesani lithia
smérem do nitra hvézdy, ale cely proces probiha pfili§ pomalu, nez aby se mohl
projevit uz v Hyadach. Existuji téz ivahy o mozné roli malé ztraty hmoty z atmosfér
F hvézd a o roli meridionélni cirkulace.

Studium berylia u stejnych F hvézd v Hyadach ukazalo shodny a normalni
obsah berylia, z ¢ehoz lze vyvodit, Zze dolni hranice konvektivnich zén u téchto
hvézd zasahuje do oblasti s teplotami nad 2,5-10° K, ale nedosahuji az k teplotdm
3,5-106K.
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17.4 Chladné G, K a M hvézdy

Spole¢nym znakem chladnych hvézd spektralnich typt G, K a M je existence hlu-
bokych podpovrchovych konvektivnich zon, které vedou m.j. ke vzniku chromosfér
a koréon. Rozsah zékladnich charakteristik pro hvézdy v poloviné pobytu na hlavni
posloupnosti je priblizné nésledujici:

e G hvézdy: M = 0,91-1,16 My, R = 1,01-1,25 Re, Teg = 5200-5 900 K;
e K hvézdy: M = 0,45-0,91 Mg, R = 0,52-1,01 Re, Tor = 3900-5 200 K;
e M hvézdy: M = 0,10-0,45 My, R = 0,12-0,52 Re, Tegr = 2600-3 900 K.

17.4.1 Chromosféricky aktivni hvézdy: UV Cet, BY Dra, RS CVn,
W UMa, FK Com

Chromosféra byla objevena nejprve u Slunce a pozdéji na zakladé riaznych typt
pozorovani i u chladnych hvézd. Jedné se o pomeérné fidkou vrstvu, a alesponi v pii-
padé Slunce i nepfilis rozsdhlou, ktera se vyznacuje vyssi teplotou, nez je teplota
pod ni lezici fotosféry. Tloustka sluneéni chromosféry ¢ini asi 10* km. Vzhledem
k vyssi teploté se chromosféra projevuje podobné jako rozsdhlé plynové zavoje hor-
kych hvézd: pfitomnosti emisnich ¢ar ve spektru. Nad chromosférou se nachazi jesté
mnohem Fidsi a geometricky rozsahlejsi koréna, kterd plynule pfechézi do prostoru.
Zateni kordény je nepatrné proti zafeni slunecniho disku a proto lze korénu piimo
pozorovat zejména pri plnych slunec¢nich zatménich nebo z kosmického prostoru.
V casti slunecéni kordny se pozoruji emisni cary zeleza a dalsich prvkia ve velmi vy-
sokych stupnich ionizace, coz svédéi o tom, Ze teplota v koréné dosahuje az 106 K.

Existence teplotni inverze s rostouci vzdalenosti od stiedu hvézdy se vysvétluje
dynamickym zahfivanim v dtsledku mohutnych konvektivnich pohybti. Konvek-
tivni proudy vyvolavaji rdzové zvukové viny, jejichz kinetickd energie je tmérna
hustoté a c¢tverci rychlosti. Hustota se vzdalenosti klesa, rychlost roste a do chro-
mosféry a kordny se tak dostava velké mnozstvi kinetické energie, z niz se jen
nepatrné ¢ast vyzafi a vétsina se pouzije na silné zvyseni teploty.

Experimentalni dikazy existence chromosfér a korén lze podle rostouci vzdale-
nosti od stredu hvézdy srhnout takto:

1. Na I D ¢cary 588,9 a 589,5 nm: V této dvojici absorbénich ¢ar 1ze ve slunec-
nim spektru pozorovat rychlostni strukturu spodni ¢asti chromosféry. Také
u nékterych jasnych veleobrt t¥idy G a K se pozoruji dodatecné, do fialova
posunuté absorpce u této dvojice sodikovych car, svédéici o jejich okolohvézd-
ném puvodu.

2. Trojice Ca II ¢ar v infracervené oblasti u 849,8, 854,2 a 866,2 nm: V této
trojici absorpé¢nich ¢ar se u hvézd s chromosférami pozoruji asymetrie ¢i slabé
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zaplnéni jader ¢ar emisi. Radialni rychlost se lisi od radidlni rychlosti fotos-
ferickych car. (Pro zajimavost: tato trojice ¢ar se pozoruje v emisi pro fadu
silné interagujicich dvojhvézd, jejichz primary jsou hvézdy se zavojem.)

3. Cdry vodiku Balmerovy serie: U chladnych hvézd s chromosférami se pozoruji
necekané silné a siroké ¢ary vodiku, odpovidajici vyssi teploté nez je efektivni
teplota pfislusnych hvézd. Kromé toho je napf. u M1la hvézdy « Ori pro-
fil Ha posunut vici fotosfére do fialova. U veleobru tfidy K a zvlasté jasnych
veleobru tfid F a G se pozoruje i do fialova posunutd a ¢asové proménna Ha
emise. U obfich hvézd populace II se pozoruji asymetrické dvojité Ha emise.

4. Emisni jddra ¢ar Ca II K a Hu 393,38 a 396,8 nm: Cary ionizovaného vapniku
jsou u chladnych hvézd silné a Siroké a v jejich jadru lze i na fotografickych
spektrech pozorovat emisni slozku, zpravidla u hvézd, které se v HR diagramu
nachézeji vpravo od pasu nestability cefeid. Pozoruji se u hvézd spektralniho
typu F a chladnéjsich.

5. Emisnt jddra dvojic ¢ar Mg II u 279,55 a 280,27 nm a u 279,08 a 279,80 nm:
Céry ionizovaného hotéiku v blizké ultrafialové oblasti maji obvykle viiéi fo-
tosfére lepsi kontrast a emise v jejich jadrech jsou tak 1épe patrné. Pozoruji
se prakticky pro vSechny hvézdy hlavni posloupnosti chladnéjsi nez F2 a do-
konce pro Altair se spektrem ATIV-V a pro vSechny obry a veleobry vpravo
od péasu nestability.

6. Emisni jadra c¢ary Lyo u 121,57 nm: Emisni profily vodikové cary Lya byly
poprvé pozorovany pomoci druzice OAO3 — jde opét o centralni emisni jadro.

7. Emisnt ¢dary O I, C II, C IV a Si IV v UV oboru: Emisni profily téchto car
se pozoruji pro fadu chladnych hvézd a svédéi o teplotach 104 az 2-10° K.

8. Meéritelné zdreni v rentgenovém oboru spektra: Rentgenové zafeni bylo druzici
Einstein (HEAO-2) zjisténo pro hvézdy hlavni posloupnosti vSech spektralnich
typt a pro nékteré G a K obry. Naprosto se ale nedafi nalézt méfitelné rentge-
nové zafeni pro nejchladnéjsi obry a veleobry v pravé horni ¢asti HR diagramu,
pro G az M veleobry a obry chladnéjsi nez K2. Zda se spise, ze tyto hvézdy
nemaji horké kordny. Zaroven bylo ale zjisténo, Ze intensita zafeni v rentge-
novém oboru neni jednoznacné dana spektralnim typem a luminositni tfidou
dané hvézdy. Zda se, Ze rentgenové zareni souvisi s pritomnosti magnetickych
poli podobnych sluneénim. Vznik magnetickych poli u Slunce a chladnych
hvézd se vysvétluje obvykle mechanismem dynama piisobiciho v konvektiv-
nich zonach. Cirkulace mutze byt pfirozené ovlivnéna i rotaci hvézd. Pozoro-
vani svédcici o zfetelné korelaci mezi intensitou rentgenového zareni a rotacni
rychlosti hvézd v rozmezi spektralnich typt F7 az M5 se zdaji tuto domnénku
potvrzovat.
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Obrazek 17.13: Profil chromosférické ¢ary Call pro Sest chladnych hvézd. Prevzato z prace Stencel
(1977).

Pozorovani hvézdnym vétrem rozsifenych chromosfér u nékterych zakrytovych
dvojhvézd s chladnou veleobii slozkou ukazuji, ze jde o geometricky rozsdhlé obalky
o rozmeérech nékolikrat prevysujicich rozméry samotnych hvézd.

Nejdelsi pozorovaci fady svédéici o ¢asové proménnosti hvézdnych chromosfér
existuji celkem pfirozené pro Ca II K emise v jadfe. Ukazuje se, Ze patrné vSechny
chromosféry jsou €asové proménné na Casovych gkalach od minut az po staleti.
Kratkodobé zmény zvétsuji zpravidla amplitudu zmén s riistem intensity emisni
¢ary. Pro nékolik desitek hvézd spektralnich typu G2 a pozdéjsich byly pozorovany
nékolikaleté cykly ve zménach intensity emise, pfipominajici jedenactilety cyklus
slunecéni. Rychlé zmény souviseji v mnoha ptipadech s rotaci pfislusnych hvézd, coz
svédéi o pritomnosti skvrn. Dlouhé cykly podobné sluneénim se zfejmé pozoruji
pouze u hvézd s rota¢nimi periodami del$imi nez 20 dni.

Vyskyt chromosférické aktivity lze posuzovat i podle typu hvézd, pro néz se
pozoruje. Jedna se o nasledujici t¥idy hvézd.

Hvézdy typu UV Cet. Tyto hvézdy byly definovany jako skupina M3Ve az M6Ve
hvézd, u kterych dochazi k obcasnym prudkym zjasnénim o 1 az 6 hvézdnych ve-
likosti, pri¢emz zjasnéni nastane béhem nékolika sekund ¢i nejvyse nékolika malo
desitek sekund a celé zjasnéni trva 10 az 50 minut. Mnozi autofi vSak pojimali tuto
definici volnéji a zafazovali mezi typ UV Cet vsechny chladné hvézdy, u nichz do-
chézi k ob¢asnym eruptivnim zjasnénim pfipominajicim slunec¢ni erupce ve velkém.
Fotometrickd pozorovani téchto hvézd mimo obdobi zjasnéni v nékterych pripadech
prokézala pritomnost svételnych zmén s periodu rotace, tedy opét cosi pfipominajici
hvézdné skvrny.
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Hvézdy typu BY Dra. Tyto hvézdy byly definovany jako podskupina hvézd typu
UV Cet (v obecngjsim pojeti). Zafazuji se mezi né hvézdy hlavni posloupnosti
spektralnich typd K a M s emisemi jak v ¢arach vodiku, tak v ¢ardch Ca II a s pe-
riodickymi svételnymi zménami o malé amplitudé do 07'1 a s periodami nékolik
dni. Je zndmo asi 20 takovych hvézd. Bopp a Fekel (1977) zjistili, Ze u zhruba
poloviny vSech zndmych BY Dra hvézd (véetné BY Dra samotné) lze prokazat, ze
se jedna o spektroskopické dvojhvézdy, ve vétsiné pfipadd s obéma slozkami pozo-
rovatelnymi ve spektru. U vétsiny zndmych dvojhvézd je perioda rotace a obéhu
synchronizovana. BY Dra sama se pohybuje ve vystfedné dréze a pozoruje se u ni
pseudosynchronizace vlivem vétsi pritazlivé sily v periastru.

Skvrnité hvézdy typu RS CVn. Jedna se o dvojhvézdy s obéznymi periodami
od 1 do 14 dni se synchronizovanymi periodami rotace a obéhu a s teplejsimi
slozkami spektralnich typa F ¢ G v blizkosti hlavni posloupnosti, u kterych se
asponi mimo zakryty pozoruji silné emisni ¢ary Ca II a svételné zmény s rotacéni
periodou zptusobené pritomnosti skvrn na jejich povrchu. V pripadé zakrytovych
dvojhvézd se tyto svételné zmény séitaji se zménami v disledku zékryta a projevuji
se deformacemi zékrytovych kiivek. Dlouhodobéa pozorovani téchto hvézd prokazala,
ze skvrny postupné migruji jako u Slunce, takze fazovani i sim vzhled svételnych
krivek se dlouhodobé méni.

Jednou z nejvice studovanych RS CVn hvézd je zédkrytova dvojhvézda AR Lac,
u které se chromosfericka aktivita pozoruje pro obé slozky dvojhvézdy, jejichz spek-
tralni typy jsou KOIV a G2IV. Existuji i velmi detailni pozorovani rentgenového
zéfeni z obou slozek a model lokalizace korén u nich. Jinou hojné studovanou
RS CVn hvézdou je V711 Tau, pro niz byly objeveny rychlé zmény profila car,
podobné putujicim vlnkam u horkjch hvézd, a pro niz byla poprvé pouzita metoda
dopplerovské inverze pozorovanych zmén profilti ¢ar (Doppler imaging). Pomoci ni
lze nezéavisle v rtiznych obdobich sledovat migraci skvrn na povrchu podobnych
hvézd.

Tésné dvojhvézdy typu W UMa. Jedna se o dotykové dvojhvézdy s kratkymi
obéznymi periodami a se slozkami obvykle podobnych a pozdnich spektralnich typi
a se sveételnymi krivkami, které se méni plynule béhem celé obézné periody.

Hvézdy typu FK Com. Jednd se o osamocené hvézdy spektralnich typt G az K
s promitnutymi rotaénimi rychlostmi kolem 100kms~—!, coz je u tak chladnjch
hvézd velice vysoka hodnota. Jejich hlavni charakteristikou je pfitomnost emisnich
éar, Casto silnéjsich, nez jaké se pozoruji pro dvojhvézdy RS CVn. Pozoruji se u nich
rovnéz svételné zmény s amplitudou 077 1-07"2 a s periodami nékolik dnti, patrné opét
zpusobené jejich rotacnimi periodami. Nevykazuji zadné zmény radidlni rychlosti.
Zmeény jejich dvojitych Ha emisnich profilt vykazuji V/R zmény s periodou své-
telnych zmén, ¢imZ se podobaji horkym hvézdam se zavojem. Vzajemné fazovani
zmén naznacuje, ze fotometrické zmény mohou souviset spise s horkou, nez s chlad-
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>1/2 P

Obrazek 17.14: Schematicky znazornéné putovani ,vinky“ ve spektralni ¢are, v zavislosti na poloze
tmavé skvrny na povrchu hvézdy.

Obréazek 17.15: Uméle vytvoreny povrch hvézdy s napisem ,VOGT* a vpravo jeho uspésna rekon-
trukce z dopplerovskych méreni syntetickych profili ¢ar. Prevzato z prace Vogt, Penrod a Hatzes
(1987).
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nou skvrnou. Pfi studiu vysokodispersnich spekter byly u FK Com nalezeny malé
zmény radialni rychlosti Ha emise s periodou svételnych zmén a po jistou dobu byl
proto zvazovan model interagujici dvojhvézdy s velmi rozdilnymi slozkami. Vjvo-
jové stadium ztistava zdhadou, snad by mohlo jit o hvézdy, které vznikly postupnym
slitim dvojhvézdy typu W UMa v jediné téleso. To by vysvétlovalo velkou rotacéni
rychlost.

17.4.2 Pulsujici hvézdy: Cefeidy, Miry, R CrB a AGB hvézdy

Cefeidy. Cefeidy dostaly sviij ndzev podle druhé objevené proménné tohoto typu,
0 Cep, jejiz zmény jasnosti objevil roku 1784 anglicky amatér John Goodricke.
(Viibec prvni objevenou cefeidou byla n Aql, kterou 10. zari 1784 objevil Edward
Pigott.) Jsou to veleobii spektralnich t¥id F, G a K s periodickymi zménami jasnosti
a radidlnich rychlosti (viz obr.[[ZI6, [CT). Jejich periody se pohybuji v rozmezi od
nékolika dni do skoro 100 dni a amplitudy svételnych zmén ¢ini 07'1-21"0. Jedna se
o vyvinuté hvézdy v pdsu pulsaéni nestability (obr.[[ZIF), které jiz spélily i helium
ve svych jadrech. Podle stéafi se rozlisuji cefeidy tfidy I a II, coz odpovida objektim
prvni a druhé populace hvézd. Typickym predstavitelem t¥idy I je pravé § Cep
(spektralni typ Fb5lab).

Kervella a kol. (2004) vyuzili interferometrickd uréeni polomérta sedmi klasic-
kych cefeid k nové kalibraci nulového bodu vztahu perioda — zarivy vykon, pricemz

//////

z Velkého Magellanova mrac¢na. Jejich nejnovéjsi vztah ma tedy tvar

My = —(2,769 + 0,073) log[P]a — (1,440 + 0,075) mag . (17.4)

Hvézdy typu W Vir. Cefeidam populace II se podle typické predstavitelky fika
také hvézdy W Virginis. Vztah perioda — zafivy vykon se pro cefeidy typu I a II
lisi, cefeidy typu I jsou pro danou pulsaéni periodu asi o 175 jasnéjsi nez cefeidy
typu II.

Hvézdy typu RR Lyr. Hvézdy typu RR Lyr jsou slabsi krdtkoperiodické cefeidy,
s periodami 0,2 az 1,2 dne a amplitudou 0,2 az 2mag ve V. Jde o radialné pulsu-
jici obry typu AIII az FIII. Stejné jako u cefeid maximum RV odpovidd maximu
svételné kiivky. Pat¥i mezi hvézdy populace II a vSechny maji pfiblizné stejnou
absolutni hvézdnou velikost My = 0,7mag, ¢ili je lze pouzivat jako indikatory
vzdalenosti. Dlouhoperiodické modulace svételné kifivky se nazyvaji Blazhktv jev.

Miry. Miry patii k nejndpadnéjSim proménnym hvézdam. Jejich periody zmén
jasnosti a radialnich rychlosti jsou vesmés delsi nez 100 dni a amplitudy svételnych
zmén jsou vétsi nez 170 a neziidka dosahuji i vice nez 107*0! Ve spektrech téchto
hvézd se vyskytuji i silné emisni cary. Klasické vysvétleni je, ze se jedna o obfi
hvézdy v pozdnich vyvojovych stadiich.
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Obrazek 17.16: Srovnéani prvni kfivky radidlnich rychlosti 6 Cep (Bélopolsky 1895) s jeji prvni
fotoelektrickou svételnou k¥ivkou (Stebbins 1908). Na ose z je faze od minima jasnosti s periodou
54366316 a libovolnou, ale shodnou referenéni epochou HJD = 2400000.0. Svételna kiivka je udana
relativné ve smyslu srovnavaci — § Cep, takze minimum kfivky odpovidéd minimu jasnosti.
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Obréazek 17.17: Schema pulsaci cefeidy a odpovidajicich zmén luminosity, barvy, radidlni rychlosti
a polomeéru.
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Obrazek 17.18: HR diagram s vyznaCenym pasem nestability, ve kterém se vyskytuji cefeidy,
i hvézdy RR Lyr a § Sct. Pfevzato z Carrol a Ostlie (2007).

Prototyp skupiny Mira Ceti (omikron Ceti) je hvézdou spektralni t¥idy M711Ie,
jejiz jasnost se méni s periodou 331465 od 220 do 10™1. Sekundarni slozkou Miry
Ceti je bily trpaslik a snimky z Hubbleova kosmického dalekohledu naznacuji inter-
akci mezi obéma hvézdami a vedou k odhadu poloméru Miry: 700 Ry .

Hvézdy typu R CrB. Hvézdy nazvané podle prototypu R CrB jsou vysoce svitivé,
typu FI nebo GI, a chemicky pekulidrni — vyznamné ochuzené o vodik a bohaté na
hélium a uhlik (H/He ~ 1073 az 10~; ve spektru je velmi slab4 Balmerova série).
Jsou zaroven eruptivni i pulsujici a navic vykazuji pomald neperiodickd zeslabeni
o 1 az 9mag ve V, trvajici nékolik mésicti. Pravdépodobné jsou zpiisobené konden-
zaci uhliku v atmosféfe na prachova zrna, kterd éinné absorbuji v oboru V (ale
nikoli v IR). Chovéni se podobé inverzni korelaci pro hvézdy se zévojem. Pulsace
se projevuji zménami o fadové 0,1 mag, s periodami 30 az 100 dni.

Hvézdy asymptotické vétve obrii (Asymptotic Giant Branch Stars, AGB). Jednd
se o relativné kratké pozdni vyvojové stadium cyklickych tepelnych pulsti souviseji-
cich s hofenim helia v heliové slupce a s hluboko zasahujici povrchovou konvektivni
zonou. Timto stadiem projdou hvézdy o pocatecnich hmotnostech asi 0,8 az 8 M.
Vyvine se u nich i silny hvézdny vitr, ktery vede k odvrhovani hmoty do pro-
storu rychlostmi 10~% az 10~* M, za rok a v chladnych obalkach kolem nich se
tvori komplexni molekuly. Nésledujici vyvoj vede ke vzniku planetarnich mlhovin
a konci stadiem bilého trpaslika. Existuje ale i domnénka, Ze jev souvisi s pod-
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vojnosti téchto objektd a konkrétné s pohybem sekundarni slozky uvnit¥ atmosféry
obra. Mezi AGB hvézdy se zahrnuji i Miry, polopravidelné a nepravidelné proménné.

Hvézdy typu RV Tau. Jako hvézdy RV Tau se oznacuji radiadlné pulsujici veleobti
(ve fazi post-AGB), spektralnich typt F az G v maximu a K az M v minimu, pro
které se na svételné kiivce méni hloubky primarnich a sekundarnich minim, takze
se mohou minima ,vyménit“. Periody se pohybuji v rozmezi 30 az 150 dni. Jde
patrné dvojhvézdné systémy s prachovym diskem (de Ruyter a spol. 2005).

17.5 Hvézdy v ranych vyvojovych stadiich

Upozornéme, ze muze byt obtizné rozlisit kontrahujici objekty od objektt vyvinu-
tych od hlavni posloupnosti — nachazeji se totiz na stejném misté na HR diagramu.
Napovédét mize ¢lenstvi ve hvézdokupé znamého véku nebo chemické slozeni at-
mosfér, naptiklad ¢éra lithia (na 670,7nm), jakozto prvku, ktery se spotfebuje jesté
béhem smrstovani

17.5.1 T Tauri hvézdy

Hvézdy T Tau jsou osamocené hvézdy spektralnich typt F5 az G5, u nichz se pozo-
ruji chromosferické emisni ¢ary (zejména Ca II) a rychlé a zcela nepravidelné zmény
jasnosti s amplitudami az 370. Maji nizky zafivy vykon a zpravidla se vyskytuji
uvnitt zarici ¢i temné mlhoviny. Pozdéji se ukazalo, ze v pripadech, kdy se u téchto
hvézd pozoruje absorbéni ¢arové spektrum, odpovida zpravidla spektralnim typtm
mezi pozdnim typem F a typem M, pricemz je ve spektru pfitomna silnd absorbéni
¢ara lithia 670,7 nm. Pomérné nedédvno se podafilo prokazat, ze mnohé T Tau
hvézdy jsou slozkami visualnich dvojhvézd s dlouhymi obéznymi periodami.

Dnes se vétsina badatelt shoduje v nazoru, ze hvézdy T Tau jsou mladé hvézdy,
které teprve kontrahuji k hlavni posloupnosti nulového véku (obr. [ZI9) a dosud
u nich probih4 i akrece hmoty z okolni mlhoviny (rychlosti M < 10~7 Mg /rok).
Tomu odpovidé i pfitomnost silné cary lithia. Jejich nepravidelné svételné zmény se
vysvétluji nehomogenitami v rozséhlych obalkach, které je obklopuji. Jejich trvani
se odhaduje na 10° az 107 roki. V okoli té&chto mladych hvézd se casto vyskytuji
Herbigovy—Harovy objekty — zhusténiny vznikajici pfi interakci vytryski s okolni
mezihvézdnou latkou.

2Dalsi z moznosti je molekula 3CO pozorovani v emisi v cirkumstelarni latce. Obohaceni
timto izotopem uhliku mé totiz ptivod v termonuklearnich reakcich vyvinutych objektt, kdezto
objekty pred dosaZenim hlavni posloupnosti maji pomér 12C/130 stejny jako mezihvézdnd latka.
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Obrazek 17.19: Polohy hvézd T Tauri na HR diagramu. Velikosti symbold odpovidaji rychlosti ro-
tace. Plné symboly zvyraznuji hvézdy se silnymi emisnimi ¢arami. K¥ivky jsou teoretické vyvojové
stopy (pfed hlavni posloupnosti). P¥evzato z prace Bertout (1989).

17.5.2 FU Ori hvézdy

Mezi mladé hvézdné objekty (angl. Young Stellar Objects, YSO) patii také hvézdy
FU Orionis (nazyvané téz fuory). Objevuji se u nich opakované vzplanuti o 6 mag,
trvajici asi 10 rokd, mezi vzplanutimi byvaji intervaly klidu, trvajici 100 rokd.
V maximu je spektrum typu A az G, po poklesu se vyvijeji emise a typ se stava
pozdéjsi. Vsechny znamé objekty FU Ori jsou spojené s refleké¢nimi mlhovinami.
Jejich velkd proménnost se interpretuje tak, ze na hvézdu jesté pada jadro vel-
kého molekulového mracna, s M > 1076 Mg/rok. V systému je pfitomen horky
disk, s teplotou asi 1000 K na 1 AU. Celkem faze FU Ori trva fadové 105 rokii.

17.6 Hvézdy v pozdnich vyvojovych stadiich

17.6.1 Bili trpaslici a ZZ Ceti hvézdy

Bili trpaslici. Bili trpaslici se v dvourozmérné klasifikaci popisuji luminositni t¥i-
dou VII, mnohem ¢astéji se vSak v astronomické literatufe objevuje oznaceni DA,
DB, DO a podobné, oznacujici bilé trpasliky se spektry spektrdlnich t¥id A, B,
O atd. Tfida DA je charakterizovana pfitomnosti ¢ar vodiku v atmosfére ptislus-

281



17 Typy pozorovanych hvézd a jejich vyvojova stadia

nych hvézd, u tfidy DB jsou pritomny cary neutralniho helia. Podrobnéjsim studiem
se ukézalo, ze DA a DB trpaslici tvofi dvé odlisné skupiny objektt a dvé sekvence
v HR diagramu. Relativni obsah helia v atmosférach DA trpasliki je nepatrny
(He/H < 1073). Naopak v atmosférach DB hvézd prakticky chybi vodik (He/H
> 10%). Byly nalezeny i nékteré piechodné ptipady DB hvézd, oznacované DBA,
u nichZ lze slabé ¢ary vodiku ve spektrech pozorovat (He/H ~ 3 az 10 - 10%). Bili
trpaslici klasifikovani DO jsou pokracovanim sekvekce DB smérem k vyssim tep-
lotam. Statistické studie relativni cetnosti obou sekvenci ukazuji, ze trpaslici typu
DA pievazuji, je jich asi 80%. Pomoci modelti atmosfér slozenych bud z ¢istého
vodiku nebo helia byl odhadnut rozsah efektivnich teplot DA trpasliki v rozmezi
od 7000 do 30000K, pro DB hvézdy je to 12000 az 30000 K.

Rozlozeni prostorovych rychlosti ukazuje, Ze naprosta vétsina bilych trpaslik
pochazi ze starsi populace II. Existence dvou sekvenci se vysvétluje tim, ze u né-
kterych objekt dojde na konci stadia asymptotické vétve obrti k tak mohutnym
tepelnym pulsum, ze se pri nich nukledrnim horenim spotfebuje zbyvajici atmos-
fericky vodik a zbudou jen téZsi prvky. U trpasliki typu DA, kde se vodik takto
nespotfebuje, dojde ke zmizeni helia v dusledku zarivé difuse.

ZZ Cet hvézdy. Hvézdy typu ZZ Cet jsou bili trpaslici typu DA, u nichZ do-
chazi k méfitelnym zménam jejich jasnosti. Zmény jasnosti jsou zfejmé periodické
a Casto multiperiodické, a velmi rychlé. Periody znamych ZZ Cet hvézd jsou mezi
100 a 1200 sekundami, coz je ale o hodné delsi, nez by odpovidalo jejich radidl-
nim pulsacim, takze se dosti vSeobecné soudi, Zze pozorované zmény jasnosti jsou
projevem pulsaci neradidlnich. Byla nalezena urcita korelace mezi amplitudou pozo-
rovanych zmén a slozitosti svételnych kiivek. ZZ Cet hvézdy s malymi amplitudami
do 0705 maji zpravidla periodické sinusové zmény jasnosti, jejichz perioda je velmi
stala. V poslednich desetiletich je pulsacim ZZ Cet hvézd vénovand znacéna pozor-
nost, nebot existuje opravnénd nadéje, Ze se s jejich pomoci lze dozvédét hodné
o skute¢né vnitini stavbé bilych trpaslikti, podobné jako v pfipadé naseho Slunce.
Soudi se, Ze mozné vsichni bili trpaslici typu DA se stavaji pulsa¢né nestabilnimi,
kdyz se béhem svého vyvoje a postupného chladnuti dostavaji do oblasti s efektivni
teplotou mezi 13000 a 11 000 K.

Pulsace byly ovSsem objeveny a studovany i u nékolika trpasliki DB a jejich
analyzou a porovnanim s modely prokdzali Metcalfe a kol. (2005), ze ¢isté heliovd
atmosféra DB trpasliki je patrné dusledkem zarivé difuse. Na prechodu od hvézd
asymptotické vétve obrt k bilym trpasliktim existuji teplejsi hvézdy typu PG 1159,
které maji v atmosfére zastoupeni helia, uhliku i kysliku, coby zbytku jadra ptvodni
hvézdy. Vypocty ukazaly, ze zafiva difuse vynese helium k povrchu, a necha tak
vzniknout ¢isté heliové horni atmosfére.

K lepsimu pochopeni vyvojového stadia bilych trpaslikd a souvislosti s hvézdami
asymptotické vétve obrit a novami (viz nize) pomdhd i studium bilych trpasliki,
ktef{ jsou slozkami dvojhvézd. Napf. Kawka a Vennes (2003) ur¢ili drahové ele-
menty a studovali i elipsoidalni proménnost dvojice BMP 71214 slozené s bilého tr-
paslika DA a cerveného trpaslika dMe, ktery témér zapliuje Rocheovu mez. V této
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dvojhvézdé ziejmé v budoucnu nastane prenos hmoty a eruptivni zjasnéni. Dra-
hové elementy nékolika horkych bilych trpaslikti uré¢ili Kawka a kol. (2008) na da-
lekych UV spektrech z druzice FUSE. Jde vesmés o soustavy, které prosly stadiem
asymptotické vétve obru se spole¢nou obalkou. Analyza chemického slozeni ukazuje,
ze dochéazi k akreci hmoty na povrchu bilych trpaslikii z hvézdného vétru jejich pri-
vodct. O tom, zZe se jedna skutecné o kompaktni objekty, svéd¢i i vyrazny rozdil ve
stfedni (systémové) radidlni rychlosti bilych trpasliki a jejich pravodct zpiisobeny
vétsim gravitacnim rudym posuvem bilych trpasliki.

17.6.2 Novy, kataklyzmatické proménné a polary

Pokud je bily trpaslik slozkou dvojhvézdy a dojde k prenosu hmoty bohaté na vo-
dik z druhé slozky na povrch bilého trpaslika, miize dochazet k velmi napadnym
zjasnénim soustavy o 6 az 19mag. Na povrchu bilého trpaslika mtze nastat velmi
bouflivé jaderné slucovani vodiku na helium, coz vede k vybuchu a odvrzeni obalky
do okolniho prostoru. Pohyb hmoty velkymi rychlostmi se skutecné u nov po vy-
buchu pozoruje, prostfednictvim dopplerovského rozsifeni ¢ar. Orbitalni periody
jsou rozmanité, od 0,05 do 230 dni. Rozlisuji se rychlé a pomalé novy (s poklesem
jasnosti vét$im, respektive mensim nez 3 mag za 100d). Zda se jisté, ze vybuchy
nov vedou jen k relativné malé ztraté hmoty ze soustavy, pomérovano celkovou
hmotnosti hvézd.

Rekurentni novy. Nékteré novy vykazuji slabsi zjasnéni o 4 az 9 mag, ale opakujici
se po 10 az 80 letech. Jde napiiklad o hvézdy RS Oph, T Pyx. U nékterych trpasli-
¢ich nov s mnoha pozorovanymi zjasnénimi byla nalezena korelace mezi mohutnosti
zjasnéni a dobou do nasledujiciho zjasnéni.

Trpasli¢i novy. Znamy jsou rovnéz trpasli¢i novy, neboli hvézdy typu U Gemino-
rum, dvojhvézdy slozené z bilého trpaslika a cerveného trpaslika (normalni hvézdy),
jejichz obézné periody ¢ini jen nékolik hodin a u nichz dochézi k opakovanym zjas-
nénim o 3 az 5 hvézdnych velikosti béhem tydnt az nékolika let. Soudi se, ze i tyto
objekty se zjasnuji v dusledku pfenosu hmoty mezi slozkami, mechanismus ale pa-
trné nesouvisi s nuklearnim hotenim, ale s nestabilitou akrecniho disku kolem bilého
trpaslika, jehoz opacita se v dusledku akrece po dosazeni urcité kritické hodnoty
miize velmi prudce zménit. Tyto novy délime na t¥i podtypy:

1. 85 Cyg — se zjasnénim o 2 az 6 mag za 1 az 2 dny, ndvrat na ptivodni jasnosti
probihé nékolik dni (obr. [Z20);

2. SU UMa — vykazuji kromé normadlnich zjasnéni i jasnéjsi a déle trvajici (su-
peroutbursty), béhem nichz jsou na svételné kiivce patrné periodické oscilace
0,2 az 0,3 mag (superhumpy), odpovidajici zfejmé precesi eliptického disku;

3. Z Cam — charakteristické zastavenim poklesu jasnosti pod maximem.

283



17 Typy pozorovanych hvézd a jejich vyvojova stadia

Polary typu AM Her. Hvézdy, které vykazuji zmény 4 az 5 mag a silnou linearni
i kruhovou polarizaci zafeni ve viditelném a blizkém IR oboru, nazyvame polary. Po-
kud zmétena intenzita magnetického pole dosahuje 10 az 80 MG, jde o typ AM Her.
Dvojhvézda je tvorena trpaslikem K az M a magnetickym bilym trpaslikem. Pole
urcuje tok hmoty, zadny disk v soustavé nevznika, material je veden silo¢arami na
jeden nebo oba magnetické pdly. Rota¢ni perioda bilého trpaslika je synchronni
s obéhem.

Intermedialni polary DQ Her. Intermedidlni polar (s intenzitou 1 az 10 MG), je-
hoz prototypem je hvézda DQ Her, miva okolo bilého trpaslika akrec¢ni disk, ale
pouze ve vétsi vzdalenosti, blize se nachazi ,zaclona®, vytvorena magnetickym po-
lem (obr. [Z2T]). Pomér rotaéni a orbitalni periody byva fadové 1/10.

Hvézdy typu AM CVn. Ve hvézdiach AM CVn, s charakteristickou periodou kratsi
nez 70 minut, se vyskytuje dvojice bilych trpaslikii. Pozname je také podle neusta-
vajicich superhumpi, souvisejicich s héliovym akreénim diskem.

17.6.3 Supernovy

Klasifikace supernov je tradi¢né zavisld na jejich spektrech. Spektralni ¢ary mi-
vaji profily typu P Cygni, coz svéd¢ci o rozpinajici se obalce, a jsou silné rozsitfené
diky radidlnim rychlostem ¥adu 103 az 10* km/s; piiklady typickych spekter uvadi
obr.

V tab. [[Z1] vidime zdkladni kritérium klasifikace, kterym je pfitomnost spekt-
ralnich ¢ar vodiku. Jestlize jsou patrné, jedna se o typ II, v opaéném ptipadé typ 1.
Dalsi rozdéleni SN II je podle intenzity ¢ar hélia na typy IIn a IIb a nakonec se typ
IIn déli podle tvaru svételné kiivky na typy IIP (s pfitomnosti plata po maximu)
a IIL (s pfiblizné linedrnim poklesem v magnituddch). Supernovy SN I se dale t¥idi
podle pritomnosti ¢ar kiemiku a hélia na podtypy Ia, Ib, Ic.

Ve spektrech samoziejmé nejsou pouze zminované diagnostické cary, ale i dalsi.
Napriklad supernovy SNIa maji v raném spektru ¢ary Si II, Ca II, Mg II, S II, O II,
po 2 tydnech se objevuji dovolené ¢ary Fe IT a zhruba po Sesti mésicich, v nebuldrni
fazi, zakdzané Gary [Fe II|, [Fe III], [Co III]. Relativni intenzita [Co III|/[Fe III]
pritom klesa s ¢asem, coz naznacuje radioaktivni rozpad kobaltu. Spektra supernov
SNIT jsou v maximu ¢asto téméf spojita, bez spektralnich ¢ar, pozdéji se objevuji
emisn{ ¢ary vodiku a je$té pozdéji zakdzané ¢ary kovi (obr. [723).

Svételné kiivky vykazuji velmi rychly vzestup, vétSinou béhem nékolika dni.
Nasledny pokles je pozorovatelny po dva roky. Rozdily mezi jednotlivymi typy jsou
patrné na obr. [[7.248 Svitivost je nejvétsi pro typ Ia, v maximu jasnosti dosahuje

Hy
My ~ —19,30mag + 51lo , 17.5
v g g;<60kms—1Mpcl> ( )
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Obrazek 17.20: Svételnd kiivka rekurentni trpasli¢i novy SS Cyg, od roku 1897 do roku 1933;
jasnost se polopravidelné méni mezi 12 mag a 8 mag. Pfevzato z prace Bath a van Paradijs (1983).

Secondary Inner Disc Accretion Disc

Orbltal

Mass Transfer Bulge Magnetic
Stream White Dwarf

Obrazek 17.21: Schéma intermedidlniho polaru DQ Her s castecnym akrecnim diskem. Pfevzato
z http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/objects/cvs/cvstext.html.
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Tabulka 17.1: Klasifikace supernov podle spekter. Horni tabulka je pro spektra pofizend v maximu,
dolni pro pozdni — pofizend 6 mésici po maximu (supernebulérni spektra). Kurzivou jsou vzdy
vyznacena kritéria (pfitomnost nebo nepfitomnost spektralnich ¢ar urcitych prvka, pfip. tvar
svételné kiivky), antikvou je oznaceni typt.

H/bez H
SN II SN I
prevazuje H / He Si / bez Si
IIn IIb | Ia | mnoho He / mdlo He
sv. krivka linedrni / plato Ib | Ic
IIL | 1P
H/bez H
SN I1 SN I
prevazuje H / O O /bez O
IIn (H, Ca) [ IIb (H, O, Ca) [ Ib, ¢ (O, Ca) | Ia (Fe, Co)

kde Hp je hodnota Hubbleova parametru. Rozptyl této zavislosti je velmi maly
(o =~ 0,3mag) a mize byt jesté zlepSen parametrizaci $itky maxima a rychlosti
poklesu svételné kiivky (Siroké, resp. pomalu klesajici vychazeji jasnéjsi; Perlmut-
ter a spol. 1997). Supernovy tohoto typu jsou tedy vhodné jako ,standardni svicky*
pro uréovéani vzdalenosti ve vesmiru. Typy Ib a Ic jsou asi ¢tyfikrat (o 1 az 2 mag)
slabsi. Pro typ II je charakteristicky velky rozptyl svitivosti, nejcastéji se vSak po-
hybuje na trovni typt Ib a Ic.

Typy Ib, Ic a I se vzdy nachéazeji ve spiralnich nebo nepravidelnych galaxiich,
obvykle ve spirdlnich ramenech v blizkosti oblasti H II, tj. v mistech intenzivniho
zrodu hvézd. Odtud plyne, ze progenitory jsou mladé masivni hvézdy, které na
hlavni posloupnosti setrvavaji priblizné deset miliéni let. Supernovy Ia jsou vsak
pozorovany ve vsech typech galaxii, nevykazuji koncentraci do spiralnich ramen.
Vznikaji tedy z hvézd starsich, méné hmotnych.

Pozorovani predchazejici vybuchiim supernov svédéi o tom, ze piivodci super-
nov typi II, Ib a Ic jsou éerveni veleobfi, svitivé modré proménné nebo Wolfovy—
Rayetovy hvézdy (Langer a kol. 1994, Meynet a Maeder 2003, Kotak a Vink 2006).
Progenitory supernov Ia se nepodatilo piimo identifikovat.
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Obrazek 17.22: Spektra supernov typu Ia (SN 2006 LF, vlevo) a IIb (SN 2006 JD, vpravo).
Ztetelny je predevsim rozdil v pfitomnosti vodikové ¢ary H, (na vinové délce A = 653 nm).

Prevzato z http://www.cfa.harvard.edu/supernova/RecentSN.html.
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Obrazek 17.23: Piiklad raného spektra supernovy typu II v oboru 300 az 900 nm, zachycen je
&asovy vyvoj spektra od 13 do 119 dni po explozi (SN 1992 H v galaxii NGC 5377). Sitky &ar
dosahuji 2AX ~ 50 nm, coz odpovidéa dopplerovskym rychlostem Fddu v/c = AA/A ~ 0,1. Pfevzato
z prace Clocchiatti a spol. (1996).

287


http://www.cfa.harvard.edu/supernova/RecentSN.html

17 Typy pozorovanych hvézd a jejich vyvojova stadia

0 -
I/
1r N ]
SN R A N ———=TYPTI L

o AN 1
g " \ \\ \
Z | \ \
g 3k 1 . N d
& i \\\\ N,
2 4t VN J
=z \ \\\ N
2 .| N ~— i
B 5 \\\\‘\ \\\
= Y ~—

61 \\\ . ~— 4

~
\\‘\\
TF \\\ q
~
~
8t S~o E
~

0 50 100 150 200 250 300 350 400

dny po maximu

Obrazek 17.24: Svételné kiivky t¥i typt supernov (normalizované na maximum jasnosti). Na
vodorovné ose jsou dny po maximu, na svislé hvézdné velikosti pod maximem.
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A Jednotky a veliCiny pouzivané
v astronomii

A.1 Soustavy fyzikalnich jednotek

Soustava SI. Mezindrodni astronomicka unie jiz pfed delsi dobou rozhodla, ze se
maji pouzivat jednotky soustavy SI, vychazejici z nasledujicich zakladnich jednotek:
kilogram (kg) pro hmotnost, sekunda (s) pro ¢as, metr (m) pro délku a kelvin (K)
pro absolutni teplotu. V soustavé SI jsou dovoleny pouze ty odvozené jednotky pro
vétsi ¢i mensi mnozstvi, které jsou vici zakladnim jednotkdm soudélné tisicem, tedy
napf. nanometr, milimetr nebo kilometr.

Soustava cgs. Je tfeba ovSem Fici, Ze zminéna reforma ,,na povel“ se pfili§ nevzila
a praveé v oblasti zafeni jsou ve svétové astronomické literatuie i nadale pouzivany
(a redakcemi Casopist tolerovany) jednotky star$i soustavy cgs (centimetr—gram-—
sekunda). Je to vcelku pochopitelné, nebot jednotky SI nejsou nékdy praktické
a kromé toho existuje spousta rozsdhlych soubori dat, napf. modely hvézdnych
atmosfér ¢i tabulky vinovych délek spektralnich ¢ar, které jsou uvedeny ve starsich
jednotkéch. Zakladnimi jednotkami soustavy cgs jsou:

cm (centimetr) pro délku (1em = 1072m),
g (gram) pro hmotnost (1g = 1073kg),
s (sekunda) pro cas,
K (kelvin) pro absolutni teplotu .
Uzitecnéa je znalost odvozenych jednotek:

dyn = gecms 2=10"°N pro silu,

erg = gem?s2=10""J pro energii ¢i praci,

G (Gauss) = 107*T pro magnetickou indukei .

Pouzivaji se téz nékteré starsi tradic¢ni jednotky, jako jednotka délky:
A (Angstrém) = 107%m = 10"  nm.
V astronomii se bézné pouzivajii jednotky odvozené ze zakladnich fyzikalnich vlast-

nosti Zemé, Slunce a sluneéni soustavy.
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A Jednotky a veli¢iny pouzivané v astronomii

A.2 Astronomické jednotky Casu

S rostouci presnosti astronomickych a obecnéji fyzikalnich méfeni nartustaji i po-
zadavky na presné méfeni casu. Konkrétné v astronomii vyvstava takova potieba
napf. pri analyze dlouhych ¢asovych fad. Je totiz tfeba mit jistotu, Ze néjaka mala
zména periody pravidelné se opakujiciho déje je redlna a neni jen dtisledkem ne
zcela pfesného méfeni ¢asu pro jednotliva pozorovani.

Zékladni ¢asovou $kalou je rovnomeérné plynouci mezinarodni atomovy ¢as
TAI, definovany chodem souboru nejpresnéjsich atomovych hodin. Soucasna pres-
nost méfeni atomového ¢asu je lepsi nez 1 nanosekunda. Z néj se pfimo odvozuje
terestricky ¢as T'T, pouzivany v geocentrickych efemeridéch téles sluneéni sou-
stavy. Plati vztah

TT = TAI + 32,184s. (A.1)

Svétovy ¢as (Universal time) UT1 je vztaZen k rotaci Zemé, kterd vSak
neni zcela rovnomérna. Ptiblizné odpovidéd mistnimu stfednimu sluneé¢nimu casu
na na zemépisné délce nula, tedy na greenwichském poledniku. [ Presné se mati
nato¢eni Zemé vzhledem k Mezindrodni nebeské souradnicové soustavé (Internati-
onal Celestial Reference Frame, ICRF) pomoci interferometrie vzdalenych kvasart.
Vztah mezi Ghlem natoceni Zemé (Earth Rotation Angle, ERA) a ¢asem UTI je
definovany jako

ERA =27 (0,779057273264 0+ 1,002 737811911 354 48 T,) rad (A.2)

kde T, = (Julidnské datum B UT1 — 2451 5450).

Okamziky astronomickych pozorovéni jsou obvykle uddvany ve svétovém ko-
ordinovaném ¢&ase (Universal Time Coordinated) UTC. Plati, ze UTC se
od atomového ¢asu TAI lisi vzdy o cely pocet sekund, a to tak, aby rozdil mezi
UTC a UT1 nebyl nikdy vétsi nez 0,9 sekundy. V praxi to znamena, ze zpravidla
jedenkrat za rok az rok a pil se vklada pfestupné sekunda nebo se vypousti. V po-
slednich nékolika letech vSak tato korekce nebyla nutna. UTC je Cas, ktery je sifen
systémem GPS a rozhlasovymi stanicemi, spolu s aktualnim rozdilem mezi UTC
a UT1.

Pokud potfebujeme analyzovat ¢asové fady s vysokymi pozadavky na presnost,
je dobré prevést svétovy c¢as UTC na cCas terestricky, a to podle vztahu

TT =UTC + AT, (A.3)
kde AT je pravidelné zvefejniovana korekce, dosahujici zhruba 63 s na za¢atku roku

1998 a 65s na zacatku roku 2007.

1Je dobie védét, ze do konce roku 1924 pouzivali astronomové greenwichsky stiedni ¢as (Gre-
enwich Mean Time) GMT, ve kterém za¢inal den vzdy v poledne.
2Julianské datum, zkratka JD, se pouziva v astronomii vSude, kde je tfeba provadét podetni

operace s ¢asovymi udaji. Jedna se o pocet dni od poledne 1. ledna roku 4713 pfed nasim letopoc-
tem, coz je rok —4712 astronomického letopoctu. Napi. Julidnské datum 1. ledna 2004 v 0 hodin
UTC je JD 2453005,5 UTC.
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Astronomické jednotky vzdalenosti A3

A.3 Astronomické jednotky vzdalenosti

Astronomicka jednotka. V pracech, zabyvajicich se objekty slune¢ni soustavy se
Casto za jednotku vzdélenosti pfijima astronomickd jednotka (zkratka AU, angl. as-
tronomical unit), coz pfiblizné odpovida stiedni vzdélenosti stfedu Zems od stiedu
Slunce. Podle definice Mezinarodni astronomické unie se astronomicka jednotka
chape jako polomér ni¢im nerusené kruhové drahy, po které obiha télisko o zane-
dbatelné hmotnosti kolem Slunce tthlovou rychlosti 0,01720209895 radianu za den.
Jeji v soucCasnosti nejpresnéjsi hodnota je stanovena resoluci Mezinarodni astrono-
mické unie z r. 2009

1AU = (1,495978 70700 - 10" £ 3)m. (A.4)

Parsek. Astronomicka jednotka se nékdy uziva i ve hvézdné astronomii. Z ni také
vychézi jednotka vzdéalenosti hvézd a dalSich kosmickych téles od nés, zvana parsek
(zkratka pc). Je to vzdélenost, ze které by se stiedni polomér zemské drahy kolem
Slunce (1 AU) jevil pod thlem jedné obloukové vtefiny. Je tedy

1AU

1pc=—
si

T (3,085 677 581 503 + 0,000 000 000 062) - 10*° m . (A.5)

Dtivodem zavedeni této jednotky bylo, Ze trigonometricky ur¢ovanéd hvézdnd para-
laxa p je pravé thel, pod kterym je vidét z dané hvézdy polomér zemské dréhy.
Vzhledem k obrovskym vzdalenostem hvézd od nés jsou jejich paralaxy velmi malé
a udavaji se v obloukovych vterinach. Mezi vzdéalenosti a paralaxou plati jednodu-
chy vztah

[d]pe = . (A.6)

Svételny rok. Pro tuplnost jesté dodejme, Ze ve sdélovacich prostifedcich a pfi
popularizaci astronomie se ¢asto uziva jednotka wvzddlenosti s ponékud matoucim
nazvem svételny rok. Rozumi se tim draha, kterou urazi svétlo ve vakuu za 1 rok.
Nejde o oficiadlné€ uznanou a fadné definovanou jednotku, takze se lze setkat s hodno-
tami svételného roku odvozenymi od tropického i od siderického roku. Nejcastéji se
ale svételnym rokem rozumi dréha, kterou urazi ve vakuu elektromagnetické zareni
za 1 Julidnsky rok (365,25 dne)

1 svételny rok = 9,4607305- 10" m, 1pc = 3,26156 svételného roku. (A.7)
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A.4 Hmotnosti a rozméry hvézd

Hmotnosti a rozméry hvézd se obvykle vyjadiuji v jednotkach hmotnosti Slunce Mg
a rovnikového poloméru Slunce Rg. To ale vzhledem k rostouci presnosti nasich
pozorovani za¢ind byt urcitym problémem, nebot znalost hmotnosti i poloméru
Slunce se s postupem doby zpfesnuje a kazdy autor pouziva trochu jiné hodnoty.
Kromeé toho je zfejmé, ze nejde o konstanty v pravém slova smyslu: hmotnost Slunce
se v disledku ztraty hmoty dlouhodobé ponékud zmensuje, zatimco jeho polomér
se mirné méni napf. béhem jedenictiletého sluneéniho cyklu (jak ukazuji pfesna
inteferometrickd méfeni) a sekuldrné z vyvojovych diivodu zvolna roste.

Velmi dlouho se napf. uzivala hodnota Rs = 696260km, zatimco soucasna
pozorovani vedou na stfedni hodnotu Ry = 695508km (Brown a Christensen-
Dalsgaard, 1998). Zdalo by se, Ze rozdil mezi obéma uvedenymi hodnotami je
zanedbatelny. Nemusi tomu ale tak byt. Uvazme naptiklad, Ze rotac¢ni rychlosti
hvézd se udévaji v absolutnich jednotkdch kms™! a pro pomaleji rotujici hvézdy
je lze snadno uréit s presnosti na 1kms~!. Kdybychom urcovali rota¢ni periodu
obii hvézdy s polomérem 30 R a obvodovou rotac¢ni rychlosti 5kms~!, pak pro
prvni vy$e uvedenou hodnotu sluneéniho poloméru dostaneme 3033801, zatimco pro
druhou 3039473. Rozdil mezi obéma hodnotami je jiz po nékolika cyklech snadno
méritelny. Bylo by proto zadouci, aby se Mezinarodni astronomicka unie dohodla
na definici nomindlnich hodnot slune¢ni hmotnosti a slune¢niho poloméru, vyjadre-
nych v kg a m, které by byly ,uzdkonény“ jako skute¢né konstanty, povinné vsemi
badateli pouzivané.

Pro Gcely tohoto textu tak ucinime provizorné a prijmeme jako konstanty tyto
nomindlni hodnoty hmotnosti a poloméru Slunce (Gundlach a Merkowitz 2000,
Brown a Christensen-Dalsgaard 1998)

Mg = (1,988435 4 0,000027) - 103 kg, (A.8)
Rs = (6,95508 & 0,00026) - 10%m. (A.9)
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