1 Druhé hvézdy

Hvézdy, které pozorujeme dnes, se ndm pouhym okem jevi jako body. Pti pozorovani
interferometrem vsak lze neméalo bodu rozlisit jako kotoucky. Stejné tak pozorovani
spektrografem svédéi o tom, ze nemalo hvézd ma atmosféru, kterou lze charakteri-
zovat jednou hodnotou efektivni teploty T.g. Proto si dovolujeme hvézdy popisovat
v prvinim pribliZzeni jako sféricky symetrické.

Od prvnich hvézd (kap. 7?7) se vSak podstatné lisi, vzhledem k odlisnému stavu
mezihvézdného prostiedi (ISM). Piedev§im je dnes v ISM piitomen prach, zpu-
sobujici G¢innéjsi ochlazovani, fragmentaci oblaki na mensi ¢asti, potazmo vznik
hvézd malych hmotnosti. Tyto hvézdy pak existuji dlouhou dobu, a to ve stavu
témeér rovnovazném; budeme je proto nazyvat ,druhé“.

1.1 Rovnice kontinuity

Stérické rovnice zde odvodime zjednodusenim slozitych rovnic MHD (77 az ?77), kte-
ré jsme pouzivali pro disk. Pfedpokladame pritom, Ze zadny asymetricky akrecni
disk jiz neexistuje, naopak existuje protohvézda, kterd je zcela symetrickd, ¢ili smé-
fujeme k rovnicim jednorozmérnym. Zaroven se budeme snazit ,za kazdou cenu®
eliminovat rychlost v, ¢ili sméfujeme k rovnicim statickym.

Vezméme jako prvni kontinuitu:

konvekce  expanze
8p — —
—+v-Vp=—pV.v.
ot
Pro staticky pfipad nelze jen tak %, v polozit rovné nule; 0 = 0 by ndm ostatné
bylo k ni¢emu. Pfevedeme-li v8e vlevo (v - Vp+ pV -v = V - (pv)) a zapiSeme-li
slozku 7 operéatoru divergence ve sférickych souradnicich:
op 1 0

—_ - 2 —_
ot teap B =0,

coz po rozsiteni 4nR? da:

0 9]
&(4111%2/)) + £(4TER2pV) =0.

Zavedeme-li veli¢inu:

R
Mp = / 4nR’pdR’, (1)
0

tj. hmotnost koule o poloméru R, prvni zavorku ihned identifikujeme jako B%R7

druhou jako — ‘9%’%, ¢ili celou rovnici jako dMp = 0. Jinymi slovy: prirastek hmot-

nosti dMp je totalni diferencial; nezalezi na tom, jakym zptusobem , pfisypavame*.
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1 Druhé hvézdy

) .o s 1. « 21t S| oy
Pro staticky prlpad uvazujeme pouze jedinou parcialni derivaci 57, kterou mizeme
b.G.n.o. nahradit za totalni:

dMpg 9
—— =4nR
dR Thop,
nebo po obvyklé zaméné nezavislé proménné:
dR 1
e P )
dMpg InR 1%

1.2 Hydrostaticka rovnovaha

V obecné Navierové—Stokesové rovnici:

. Lorentz viskozita
konvekce gravitace
o —=>= 1 =1 1
—+v-Vv=—-VP -V 4 - (VXB)xB+ -V u1Vv+...
ot p P Ivac p

polozime rovnou v = 0, B = 0, coz vede na:
1
0=—-—-VP-Vo,
p

coz zapsano ve sférickych:

__1dP_ Gy
pdR R?
odkud obratem:
dr _ GMap
drR  R?2
neboli:
dP GMpg 3)
dMpr ~ 4nR4Y

Pfi rovnovaze je tedy gravitace vnitinich vrstev vyrovnana gradientem tlaku; nikoli
tlakem samotnym! Nezéalezi ani na tlaku, ani na vnéjsich vrstvach. I kdyz je pravda,
Ze tlak vyznamné ovliviiuje stav latky (pfes rovnici stavovou (22)). Vnéjsi vrstvy
se neuplatiiuji, nebot jejich gravitace je dle Newtonova teorému nulové; dokonce
jejich pritomnost snizuje VP, ¢ili v tomto smyslu ptsobi ponékud odpudiveé.
Poznamenejme jesté, ze i kdyz V& = — G;;R %, tak potencial ® # —
bod! Zaporné vzaty gradient tohoto vyrazu by totiz byl:

GMp
R b

jako pro hmotny

1 G R G R
GMrV =+ =VMp = —GMp— + —4nR%p—,
VR T RYME Rgs P RTPR

¢ili spravné by bylo:

GM
=1t

R
+/ 4nGpR'dR’ . (4)
0



Energetickd rovnovaha 1.3

Protoze jsme paranoidni, ovéfime jesté, ze takové ® splinuje Poissonovu rovnici:

3R

2 R RS
4nR?p 3 3 R
vove=v.(cmp R ) =R S+ CMEG R aMpr VL = an
VE=V\OMrgg ) = Cqe VMRt T VR GMRR Vg = 45Gp,
c.b.d.
1.3 Energeticka rovnovaha
Do znamé 1. véty termodynamické:
konvekce expanze prace emise absorpce reakce
oy T /S s S /S =~

5 +v-VU =-UV-v—PV -v—krpcaT* +krpcEBaa + ...+ €p
muzeme dosadit z rovnice prenosu zafeni v difuzni aproximaci:

-

-

emise absorpce
8Erad CAlim 4
=V- VE,aq + krpcal™ — krpcEraq (5)
ot Kpp

za emisi a absorpci, a pfitom pokladat % =0,v=0:
0=-V &+ €p,

kde je vektor toku zafeni a e mérny vykon vsech reakci (af uz kladny ¢ zdporny).
Operator divergence ve sférickych je zrejme:

1 d

0= "®ar

R?® + ep;

s vyuzitim veli¢iny Lr = 4nR%®, tj. toku povrchem koule o poloméru R, bychom
pak obdrzeli:

dLr 9
=4
iR nRep,
neboli: dL
dMIj:g = €nuc — €v, (6)

kde jsme explicitné vyjadfili reakce termonukledrni e, (viz ptiklady na obr. 1, 2)
a ztraty neutriny €,. Neznamena to ovSem, Ze se veskera energie uvolnuje jako fotony
(a neutrina)! Reakce totiZ uvoliiuji nejen v, v, ale té7 pozitrony e™ (zahy anihiluji),
a kinetickou energii produkt reakce. Nicméné jsme predpokladali, ze plyn a zafeni
jsou neustale v rovnovaze, takze je vlastné jedno, v jaké formé energii uvolnime.
Stejné se urcitym zpiisobem prerozdéli mezi U, E,,q, dle hodnoty T = Tgos =
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1 Druhé hvézdy

Obr. 1 — Termonuklearni reakce uvazované pro hvézdy malych a stfednich hmotnosti, zobrazené

na grafu protonové ¢islo Z versus neutronové c¢islo N. Vlevo dole je proton—protonovy fetézec,

respektive jeho 3 varianty, vpravo nahore cyklus CNO, dlouhé Sipka odpovida Salpeterové reakci
(t6z 3cr). Celkem se jedné o 75 reakci. Stabilni izotopy jsou zobrazeny Sedé.

Traq. Skrytym predpokladem je, Ze v daném misté je dosti vysoka opacita kp, KR.
Doposud jsme fesili pouze mistni rovnovahu, ale neuvazili jsme, ze se energie muze
pfendset z mista na misto. (Ostatné jsme nijak nevyuzili ani zmitiovanou difuzni
aproximaci, tzn. predpis pro .)

1.4 Prenos energie
Zpisobli pfenosu energie je pfinejmensim Sest:

1. zafeni, resp. zariva difuze, je-li prostiedi opticky tlusté;

2. proudéni, téz konvekce, turbulence, vztlakova nestabilita (tj. vlastné opak vln);

3. vedeni, ¢ili c¢asticova difuze v plazmatu, prip. Sifeni neusporadanych vibraci
v pevné latce;

4. neutrina, vétsinou zpusobujici chlazeni, jen vyjimecné ohfev;

5. vlny, resp. jejich disipace (jinak by totiz vlna prosla skrz), at uz jde o zvukové,
vztlakové, razové, seismické, MHD, atd. atd.

6. gravitacni vlny, neboli deformace ¢asoprostoru (jez je obzvlast obtizné ulozit do
jiné formy).

V normalnich hvézdach se uplatiiuje predevsim 1. a 2. V bilych trpaslicich 3.
V pozdnich fazich vyvoje anebo v supernovach 4. Nékde na rozhrani fotosféra,
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Pfenos energie 1.4

30

26 |-

24 |

22 -

z
20 - -
18 | E
16 | E
14 | E
g ;
1 1 1 1 1 1 1 1 1 1
12 14 16 18 20 22 24 26 28 30
z
Obr. 2 — Reakce vedouci az ke skupiné Zzeleza (Fe, Co, Ni), které se uvazuji pro hmotné

hvézdy, pri¢emz retézec pp a cyklus CNO (nezobrazeny) byvaji znacné zjednoduseny; celkem jde
0 91 reakci. Stabilni izotopy jsou zobrazeny Sedé. Neni zde zachycena ani pripadna nukleosyntéza
s-procesem (zachycovani neutront pomalejsi nez rozpad 7).

chromosféra, koréna 5. Pri spirdlovani a splyvani cernych dér nebo neutronovych
hvézd 6.

Pfenos zafenim. Zifejmé bychom mohli vyjit z obecné rovnice 7?7, ale pro nase
zaméry zapis zjednodusime; namisto Einsteinovych Aj;, B;j, Bj; opét piSeme emisni
a opacitni koeficienty j,, k,, vynechavame prach, délime c:
101,
c Ot

Déle integrujeme pres vSechny vlnové délky, uzivime pritom vhodné stfedované
opacity:

~ 1 ~
VL, = jup =l — oL, + i [ L provh. (0

101 - 1 .
—— 4+ k-VI=jp— k™pl — k5?pI 4 x52p— /Idw pro Vk.
c ot 4n



1 Druhé hvézdy

Namisto feseni pro vSechny mozné sméry zavadime 0., 1. a 2. moment intenzity jako
integraly pies prostorovy thel (dw = sin 9ddde):

1
=— |1
J 4n/ dw, (8)

1 ~

H=— |1
4K/ hdw | )
1 ~n

K=— | Ikk 1
L [t (10)

kde J, H, K jsou po tadé skalar, vektor, tenzor. Sice to je 1 + 3 + 9 = 13 veli¢in
namisto 1, ale nefesime zadny smeér.
Integrujeme-li (7) pfes prostorové thly, ziskdme nulty integrdl rovnice pfenosu:

10J
-— +V -H=A4njp— kpJ 11
o T Jjp —kpJ (11)
kde jsme pocitali [k - VIdw = V - [ kIdw. Ctvrty len popisujici rozptyl by byl
ziejmé 1°“p.J; pro skoro izotropni intenzitu je ovSem I = J, ¢ili se odecte se tfetim.
Nésledné prund integral (tzn. po nésobeni jednotkovym vektorem k) je:
10H
-—+ V- -K=0—kpH, 12
c ot * p (12)
kde emise zmizela, neb ji pfedpokladame izotropni. Soustava (11), (12) je bohuzel
neuzaviend; mame jen 2 rovnice pro 3 neznamé. Dalsi integrovéani nepomiize, nebot
druhy integral by obsahoval 3. moment, atd. Zfejmé se neni cemu divit — nelze
Cekat, Ze se integraci pro vSechny smeéry lze vyhnout tak snadno!
Namisto toho predpoklddame uzaviraci relaci:
1
K= -6;J, (13)
3
kterd plati pro skoro izotropni intenzitu, I = Iy + Iycos@, I; < Iy, nebo téz
planparalelni atmosféru (viz nize). Nazyva se jinak Eddingtontv faktor. Kdybychom
ji dosadili do (11), obratem ziskdme difuzni aproximaci (5), ale ta nds momentalné
nezajima.
Vyuzijeme ovSem (12); pro staciondrni ptipad je % = 0, navic umensené fakto-
rem %:
1

1

Pro lokalni termodynamickou rovnovéhu (LTE) vime, Ze pro hustotu energie zafe-
ni plati u = 4—0“.] = aT*. Navic prvni moment samoziejmé souvisi s vyse uzivanou
velicinou Lg, |H| = Lr/(1672R?), nebot dalsim faktorem 47 se délilo v definici. Ve
sférické symetrii je (slozka 7):
1ec dT KkpL
4T3 _ PLR

347" AR T 16m2R?’




Pfenos energie 1.4

odkud:
g _ 3kpLp
dRlrad  16macR2T3’
neboli: a7 3kl
KLR
= 14
dMR rad 64n2acRAT3 ( )

Adiabaticka konvekce. Chceme-li popsat jakékoliv proudéni, mame zdsadni pro-
blém, nebot v # 0! Nicméné predstavime si jej ,mlhavé® tak, Ze probihd néjaky
termodynamicky déj, v nejjednodussim pripadé adiabaticky. Uz jsme jej ostatné

odvozovali pro atmosféru 77:
T 1\ dP
==|1-=-—=. 1
ad P ( F) dR (15)

Pfi adiabatické konvekci se vlastné nic nedéje (d@ = 0), pouze mame malo strmy
gradient teploty, na néjz se nahote navaze. Snad bychom tomu ani neméli ¥ikat
»prenos“, kdyz expandujici a kontrahujici bubliny nikam nic neodevzdavaji.

Pro posouzeni, kdy konvekce nastava a kdy nikoli, mizeme vyuzit odvozenou
Bruntovu—Viisalaovu frekvenci 77:

n2=9(de) _dey _g(p AP dp (16)
p \dRlaa dR p \I'PdR dR)’

Podminka pro konvekei je piirozené N? < 0, nebot pak je N imaginarni a nevznikaji
vlny, nybrz nestabilita. Je ekvivalentni Schwarzschlidovu kritériu:!

ar
dR

Vad < vrad . (]‘7)

Jingmi slovy: je-li prostiedi ,mezi ndmi a vami“ neprihledné (kp velké), musi zde
byt strmy gradient V,,q; bublina se sice adiabaticky ochladi (dle V,q), ale jeji T}, >
T, ztustane vyssi, potazmo p, < p, nizsi (neb B, = P, je neustale vyrovnané), tudiz
podlehne vztlaku.

Semiempiricka konvekce. Konkvekce vSak ¢asto adiabatickda neni. Pak lze vyuzit
semiempiricky popis, kdy predpokladame, ze viry urazi vzdalenost £ = aH p, kterd
je ur€itym nasobkem tlakové skaly Hp = P/(dP/dR), kde parametr « je volny;
pro standardni sluneéni model (SSM) se voli napf. o = 2,1. Inverzi rovnice 77 lze
vyjadrit:

2
dT dT Lg 1 (umu>2 3g (18)
dR lsemi N dR lad 4nR? 0é2\/BCPp k T

L Tyto symboly nanestésti nejsou operatory, nybrz V = %g—;; jejich vyhodou je bezrozmeér-

nost a kladnost, nebot P(R) je klesajici funkce, stejné jako T'(R). Nemusime pak premyslet nad
nerovnostmi zapornych cisel.



1 Druhé hvézdy

Vidime, ze p i T jsou ve jmenovateli, ¢ili semiempirickd konvekce hluboko v nitru
se blizi adiabatické.

Semikonvekce. Existuje jesté jedno kritérium pro konvekei, kde se vyuziva Ledou-
xuv gradient:
VL = Vad + Vs, (19)

ktery zahrnuje Bruntiav gradient vSech abundanci:

~ O0lnT Jdln P
~ 9lnPl, - 0ln X;

dln X;
pT.X;2; dIn P~

B

(20)

Je-1i prostiedi nestabilni vzhledem k Schwarzschildovi, ale stabilni vzhledem k Le-
douxovi:
Vad < vrad < VL7 (21)

pak nastéva semikonvekce. Pro jeji popis lze pouzit difuzni aproximaci (Langer aj.
1983), s volnym parametrem . = 1 az 667.

Termohalinni cirkulace. Dalsi mo7né proudéni je termohalinni (hez. ¢es. tepelnésol-
né). Jedna se o obdobu hlubinné cirkulace v ocednech, pii niz hraje roli slanost vo-
dy, pricemz slanéjsi znamena hustsi. Ve hvézdach jde o inverzi stiedni molekulové
hmotnosti p v oblasti klesajici ionizace, kde se nachdzi ,¥idsi pod hustym® (plné
ionizovany vodik ma p = 0,5, plné neutrdlni ;4 = 1). Cirkulace pak probiha nasle-
dovné: latka klesne — ionizuje se — zfedi se — stoupne — rekombinuje — zhoustne
atd. Nastava i v pripadé, ze Ledouxovo kritérium neni splnéno, tzn. V,,q < Vr,. Pti-
spévek k pfenosu energie je mozné popsat opét pomoci difuzni aproximace (Ulrich
1972), s volnym parametrem oy, = 0,001 az 1.

Konvektivni prestielovani. Pripadny pohyb za hranici konvektivni zény vymezené
Schwarzschildem se nazyva prestielovani. Jednd se vlastné o o¢ekévany jev, nebof
viry majici velkou setrvacnost se zfejmé nebudou zastavovat okamzité. Parametriza-
ce se provadi pomoci fo, = 0,1 az 0,6, jakozto nasobku Hp, pficemz se predpoklada
exponencialni pokles promichavani s postupnym vzdalovanim od hranice.

Jednim z pozorovanych projevi pfestielovani je vétsi rozmér heliového jadra
u ¢ervenych obri dle asteroseismologickych méteni (Montalban aj. 2013). Pro Slun-
ce se také pozoruji odchylky pod tachoklinou, tj. rozhranim mezi zénou zativé rov-
novahy a konvektivni zénou, i kdyz ty mohou souviset téz s chybnymi opacitami
(Bailey aj. 2015).

Cilem dokonalejsich modelti konvekce (napt. Viallet aj. 2013), je popsat tur-
bulentni proudéni bez volnych parametri, se skuteénym rychlostnim polem v, bez
omezujicich predpokladt (dQ # 0), nejlépe véetné magnetického pole B, procez jsou
potiebné rovnice MHD. Nejlepsi by bylo, kdyby pro Slunce zaroven vysly oscilace B
s periodou okolo 11 let.
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Stavova rovnice a Sahovy rovnice 1.5

1.5 Stavova rovnice a Sahovy rovnice

Celou soustavu uzavird jako obvykle stavova rovnice pro hvézdnou latku:

p
Hmy

P =

1
ET Aeg(p, T) + gaT‘1 (22)

kde je zohlednén idedlni plyn, elektronova degenerace, tlak zafeni (fotonovy plyn)
i ¢astecnd ionizace jakozto zavislost 1u(Q).

Nesmime proto zapomenout, Ze nedilnou soucasti soustavy rovnic je soustava
Sahova, ktera popisuje stupné ionizace zj jednotlivych prvki (pfipadné molekul)
pii LTE:

it 2(2mme)? (kT)% Z;7 X
J e J -+ .
. P, = e 7z e kT pro Yy, Vr, (23)

kde F. oznacuje tlak elektronového plynu, m. hmotnost elektronu, Z7 partiéni
sumu, X7 ioniza¢ni energii; spolu s normovaci podminkou o zj = 1 pro Vj. Pak
pocet volnych elektront na jeden atom je:

Q=) vy rij, (24)
7 r

coz piimo ovliviiuje stfedni molekulovou hmotnost = 15, kde pi; = (35 g—g)_l.

1.6 Okrajové podminky v centru

Aby fFeSeni soustavy diferencidlnich rovnic bylo jednoznacné, musime predepsat ro-
zumné okrajové podminky. Pro Mpr = 0 (tj. centrum) méme z definice L = 0,
R = 0. Urcitym problémem je R ve jmenovatelich, avSak zaroven se vyskytuji Mg
nebo Lp v citatelich, vyrazy by tedy nemély divergovat. Pfi numerickém feseni to
ovSem musime oSet¥it (viz Harmanec a Broz 2011).

1.7 Okrajové podminky na povrchu

Pro Mr = M,, coz je parametr problému, nelze piedepsat nic, R, Lg, ani T,
protoze predem nevime, kolik to vyjde, a nesmime ,znasilnit“ model. Pouze vime,
ze v atmosfére p — 0, P, — 0. Sprdvné bychom meéli pouzit sofistikovany model
atmosféry, ktery by mimochodem poskytoval kompletni syntetické spektrum, my
vSak pouzijeme ten nejjednodussi (Sedy).

Seda atmosféra. Uvazovat budeme planparalelni (tenkou) atmosféru a rovnici pie-
nosu bez rozptylu (1 = cos ¥, dr = kpdzx, kde x je hloubka, i kdyZ referenéni smér
pro p je nahoru):

I j

—p—==—1. 25
Md’]’ K (25)
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Zavedeme-li skaldrni momenty intenzity (viz obr. 3):

1

== Idw, (26)

1

= ITpdw, (27)
1

K = 4—/ p20dw (28)

pak nulty integral rovnice prenosu:

f—/Iydw—f/dwf/Idw,

vychazi:
dH j
i
dr K
kdezto prvni integrél (po nasobeni p):
dK
——=0—-H.
dr
2| b g
Ip + Iy cos®
Io + 11 cose + 4 05?0 =—
1+ / 4
S0 \
.l |
2t |
2 1 0 1 2
x[]

Obr. 3 — Zavislost intenzity na sméru od osy, pokud je I(9) = Iy + I1 cos® + Iz cos? ¥, kde
Ip =1, I = 0,66, I = 0,33, i kdyz v realnych situacich je casto Ip > I1 > Ia.

Zaroven pozadujeme, aby H odpovidalo hvézdé, tzn predpokladanému Ly, R,
nebo Teg, dle jejiho defini¢niho vztahu L, = 4nR20T%, pak:

L, 1.,

= TR anl Lot
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Okrajové podminky na povrchu 1.7

jinymi slovy je H = konst. Integrace 1. integralu (podle 7) je tudiz trivialni:
K=Ht+C, (29)

kde C' je integracni konstanta, kterou zatim nezname.

Eddingtoniv trik spoé¢iva v tom, ze obecnou I(u) jednoduse rozdélime na horni
poloprostor a dolni poloprostor: I = I; pro > 0, I = I3 pro u < 0, kde I, I
nezaviseji na p, jen na 7. Pfitom Iz(7) = 0 pro 7 = 0, tj. okrajovd podminka na
wvrsku® fotosféry. Pak ovsem lze snadno spocist vSechny momenty:

1
J:§(I1+f2),
=11
_4 1 2)
1
K= =(h+ D)

a uvidét, ze i pro poloprostorovou intenzitu plati uzaviraci relace:
1
K=-J proVr
3
a zaroven:

J=2H proT=0.

Dosadime-li oboji do (29), obdrzime obratem C' = £ H.

Dosadime-li prvé do (29) (se o = §):

le 4 1 ., 2
gEaT = 4TEO'Teﬁ' (T+3> 5

ziskame teplotni profil atmosféry:

2
3

T4(1) = %Tjﬁ (27’ + 1) : (30)

tzn. ze nemusime viibec Tesit jeji energetiku.
Hydrostatickd rovnovaha. Nakonec nam tedy pro popis atmosféry staci pouze

1 rovnice, konkrétné hydrostatickd rovnovaha, nebot 7T(7) zname a P, = Py(p);
kontinuita je trivialni. Mame:

dpP
d$ - gp7
coz zapsano v optické tloustce:
dz
o, 31
dr . (31)

11



1 Druhé hvézdy

dP ¢

- ==, 32

dr  w (32)
s okrajovou podminkou 7 = 0, x = 0, P; = 0. Integrujeme numericky smérem dolu,

pocitame pritom zavislé veli¢iny P,q = %aT‘l, P = Py + Praa, p = Pylg7*. Opacitu

pro jednoduchost bereme dle Bell a Lin (1994). Ve Fortranu 77 bychom psali:

tau = 0.d0
x = 0.d0
P_g = 0.d0

do while (tau < tau_max)

= (0.5d0*Teff**4%(1.5d0*tau + 1.d0))**(0.25d0)
= 1.d0/3.d0*axT**4
P_g + P_r

= P_g*mu*m_u/ (k*T)

kappa = kappa_func(rho, T)
write(*,*) tau, x/1.d3, P, P_g, P_r, rho, T, kappa

dx = dtau/(kappa*rho)

dP = g/kappa*dtau

dP_r = a/4.d0*Teff**4*xdtau
dP_g = dP-dP_r

P_.g = P_g + dP_g
tau = tau + dtau
x = x + dx

enddo

Resenim (jako obr. 4) nékolika fotosfér (rfizné Ly, R,) ziskdvame vhodné okrajové
podminky pro modely nitra (na 7 = 2/3), avSak musime predepsat pouze relace
mezi veli¢inami R, P, Lr, T, nikoli veli¢iny samotné, protoze a priori nevime, kolik
to vyjde!

510
14000 |+ e
12000 | //“"— 4107
10000 |
_ I I . 3107 &
T 8000 5
Q e 2
6000 [/ 12107 =
/:‘ P —
4000 Py —
P, — 4107
2000 Holweger and Mueller (1974)
o
0 * * 0
0 05 1 15 2
(]

Obr. 4 — Profil sluneé¢ni fotosféry, znézornujici tlak P a hustotu p v zavislosti na optické tloust-
ce 7. Pfedpokladame Sedou atmosféru a porovnavame ji s daty Holweger a Miiller (1974).
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Vyvojové rovnice stavby 1.8

Shrnuti: jsou soustavou 4 diferencidlnich nelinearnich rovnic 1. fadu se smisSe-
nymi okrajovymi podminkami, pro 4 neznamé funkce R(Mp), P(Mg), Lr(Mg),
T(Mp) 1 nezévislé proménné Mp.

1.8 Vyvojové rovnice stavby

Pokud bychom chtéli zaroven studovat vyvoj v ¢ase, musime zménit chemické slo-
Zeni a promichat (netfepat):
aY Gj
- -2 33
ot ; aj ( )
kde €; oznacuje mérny vykon jednotlivych reakci a or; mérnou energii hvézdné latky,
ktera by se celkové uvolnila pfi dané reakcei, a:
_ Ji YdMpg
fK dMg

nebot v kazda konvektivni zéna (vnitini i vnéjsi) je poklddana za dokonale promi-
senou a chemicky homogenni. Obdobné bychom postupovali pro X, Z, pfipadné
jednotlivé izotopy.

V tepelné rovnovaze (6) musime uvazit i ¢asové zmény vnitini energie a vyko-
nanou praci:

K pro VK, (34)

dLg dU 1 _dp
= €nuc — € — 7 -P—.
dMp dt  p dt
Pokud by se hvézda vyvijela opravdu rychle, miizeme situaci zkusit zachranit tim,
ze do (3) vratime inercidlni ¢len (zrychleni):
dpP GMp 1 0°R

dMp ~  4nR*  4nR? 982 (36)

(35)

1.9 Pocateéni podminky

Pocateéni podminky se nejcastéji predepisuji ve fazi hydrostatické protohvézdy (tzn.
pred hlavni posloupnosti), kterd byva plné konvektivni, nebot protohvézdy jsou
chladné, latka je ve stavu ¢astecné ionizace, ma vysokou opacitu, ¢ili je vsude splné-
na Schwarzschildova podminka V.4 < V;.q. PTi dokonalém promichavani mtzeme
predpokladat X = konst., Y = konst., Z = konst. pro vSechna Mg, zvolené tak,
aby odpovidaly zvolené populaci hvézd.

Shrnuti: vyvojové rovnice stavby jsou soustavou 7 integro—diferencidlnich neli-
nearnich rovnic 2. faddu se smiSenymi okrajovymi podminkami, pro 7 neznamgych
funkci R(]\4R7 f,), P(]\4R7 t), [/R(]\f}:\{7 t), T(MR, t), X(MR, t), Y(MR, f,), Z(]\fR7 t)
2 nezavislych proménnych Mg, t.

1.10 Numerické FeSeni metodou FVM

Jednim ze zptisobli numerické feSeni je integrace pies (neinfenetizimalni) objemy
(FVM), v nasem piipadé kulové slupky vymezené zvolenymi hodnotami Af;. Na-
misto neznamych spojitych funkci méme nezndmé diskrétni veli¢iny R;, P;, L;, T},

13



1 Druhé hvézdy

X;, Y}, Z; pro j = 1..M, pficemz tyto jsou definované uvnitt objemu (P;, T}, X;,
Y}, Z;) nebo na jeho hranici (R;, L;). Provedeme-li zaroven nejjednodussi Eulerovu
diskretizaci v Case:

gy . yrntt_yn

ot 6t
apod. pro ostatni veli¢iny, a dosadime-li vSude jinde hodnoty veli¢in v novem ca-
se t"T1, ziskdme implicitni metodu, v ramci které bychom museli vyfesit nelinedrni
soustavu 7M rovnic. Symbolicky ji zapiSeme pro vSechny veli¢iny najednou jako:

(37)

F;=0 j=1.7M. (38)

Soustavu nelze jen tak invertovat (je stéle nelinedrni). Dosadime-li do ni odhad
(napt. Teseni z predchoziho ¢asového kroku, jednoduchy polytropicky model) jisté
nebude splnéna:

F; #£0.

Ke skuteénému feseni se mizeme priblizit metodou Newtonovou—Raphsonovou,
ktera pro jednorozmérnou funkci f(x) funguje jako na obr. 5.

Yy f(m) tecna

korfen

L
/ LTp+1 Tn

Obr. 5 — Schéma jedné iterace Newtonovy—Raphsonovy metody pro hledani kofent funkce
f(z) = 0.V bodé z,, zkonstruujeme pomoci derivace f’(x) teénu, jejiz priisecik s osou z ndm da
novou hodnotu x,41, kterd je blize kofenu.

V nasem mnoharozmérném pripadé vlastné hledame mnoho kofent, jedna iterace
NR vlastné predstavuje nalezeni intervaltt AX}, (neboli oprav veli¢in):

ij
™

OF; _
F; +Z 8Xjk AX, =0 proVy, (39)
k=1

coz evidentné spociva v feseni linearni soustavy rovnic; matice J;;, se nazyva jakobi-
4n. Je nanejvys vhodné, kdyz jsou rovnice tthledné usporadané, takze J;; je pasové
a inverze snaz$i. Prakticky miizeme vypocet provést programem Mesastar (Pax-
ton aj. 2011, 2013, 2015).

Kdybychom se chtéli obeznéamit s tim, kde jsou rovnice v programu zapsany, za¢neme v souboru
star/job/run_star.f90 a postupujeme takto:

14



Znaceni vyvojovych stadii 1.11

do_run_star (1)
runl_star (2)
EVOLVE_LOQOP:
STEP_LOOP:

star_evolve_step (3)
do_evolve_step_part2 (4)
IMPLICIT_MDOT_LOOP:

do_struct_burn_mix (5)
do_hydro_converge (6)
do_hydro_newton (7)

hydro_newton_step (8)
newt (9)
newton (10)
do_newton (11)
eval_equations (12)
eval_equ (13)
eval_equ_for_solver (14)
ZONES_LOOP:
dol_dlnd_dt_eqn (15)
e00 (16)

kde se na 16. trovni vnoteni (!) vyskytuje zapis jednoho z ¢lent jedné z derivaci jedné z rovnic
(konkrétné kontinuity) do jakobianu.

1.11 Znaceni vyvojovych stadii

Abychom se neupsali, oznac¢ime si vyvojova stadia nasledujicimi zkratkami:

PS
pre-MS
MS

SGB
RGB

HB

AGB
TP-AGB
post-AGB
NB

WD

BD

RD

BSG
RSG
WR

SN

NS

BH

. nerovnovazna protohvézda (angl. protostar)
. hvézda pired hlavni posloupnosti
. hlavni posloupnost (main sequence)
. vétev podobrti (subgiant branch)
. vétev Cervenych obru (red giant branch)
. horizontalni vétev (horizontal branch)
. asymptotickd vétev obrli (asymptotic giant branch)
... termalni pulzy
. hvézda po AGB
.. obéalkovad mlhovina (nebula)
. bily trpaslik (white dwarf)
. hnédy trpaslik (brown dwarf)
. Cerveny trpaslik (red dwarf)
. modry veleobr (blue supergiant)
. Cerveny veleobr (red supergiant)
. Wolfova—Rayetova hvézda
. supernova
. neutronova hvézda (neutron star)
. Cerné dira (black hole)

15



Druhé hvézdy

Dale budeme samoziejmé uzivat pismena odpovidajici Harvardské spektralni

klasifikaci: O. B, A, F, G, K, M, L, T. Pfipadné podrobnéjsi ¢iselné ¢lenéni O2

08, B0 ... B8, atd.
Dalsi méné casté zkratky necht jsou: WN tj. WR s ¢arami N; WC WR s C;

LBV svitiva modra proménnda, Of O s emisnimi ¢arami.

1.12 Vyvojové procesy

Vzhledem k tomu, Ze se procesy mohou opakovat, nemé cenu je vysvétlovat vicekrat.
Proto o nich pojednéame jen jednou a uvedeme faze, ve kterych se zejména uplatiuji.

1.

16

kontrakce — ohrev: Kazdy normélni plyn se pri stlaceni zahfeje, neni-li v kon-
taktu s néjakym rezervoarem, ktery by jeho teplotu udrzoval. Pro adiabaticky
déj (d@Q = 0) a zaroven platnou stavovou rovnici ostatné mame P = Kp? =
p/(umy)kT, neboli p? 1T~ = k/(Kum,), coz pii v > 1 znamend ohtev pfti
kontrakci. Ve hvézdé jde zejména o kontrakci jadra. Uplatnuje se ve fazich SGB,
RGB.

. expanze — ochlazeni: Samozfejmé je mozny i proces opaény. Casto se jedna

o expanzi obalky; oba procesy probihaji zarovern, nebot po kontrakci jadra se
néco stat musi. Pro¢ nekontrahuje také obalka? Kdyby mohla, kontrahovala by
uz predtim, avSak nyni do ni p¥ichéazi vice tepelné energie! Uplatiiuje se opét ve
fazich SGB, RGB

. horeni H v centru: Termonuklearni reakce jakozto kladny ptispévek k d@ hvézdu

vlastné neohfivaji, nybrz vyrovnavaji ztratu (zaporné d@), a tim zpooomaluji
kontrakci. Udrzuji hvézdu velmi blizko hydrostatické rovnovahy, vSechny stavové
veli¢iny se méni pomalu. Jedna se samoziejmé o nejdelsi fazi MS.

. rust stredni molekulové hmotnosti ji: Podstatnou zménou je vsak zména chemic-

kého slozeni, pfidemz ve stavové rovnici P = p/(umy)kT, je p ve jmenovateli.
Pro ¢isty plné ionizovany vodik by bylo = 1/2 (1 proton, 1 elektron s m = 0,
2 Céstice), pro ¢isté helium p = 4/3. Tomu odpovidd mensi tlak P i VP (i kdyz
ne nutng). Latka se ndm méni ,pod rukama‘, stava se mékéi. Jednd se o hlavni
vyvojovy proces na MS.

. pokles opacity k chemicky: Rozptyl na volnych elektronech je zdaleka nejvyznam-

néjsi zdroj opacity v plné ionizovaném plazmatu, kde nejsou mozné vazané—volné
natoz vazané-vazané prechody. Pak s logicky klesa, nebot elektrony anihiluji
s pozitrony, uvolnénymi fetézcem pp nebo cyklem CNO. Ostatné tomu odpovi-
d4 i piiblizna Kramersova opacita, £ = 0,19 cm? g~ (1—X), kde pifmo vystupuje
abundance vodiku. Uplatniuje se taktéz na MS.

. horent H ve slupce: Po poklesu X, — 0 se maximum €y, pfesouva ven, cemuz

fikdme hotreni ve slupce. Pokracuje témér neustale od SGB — AGB.

. rust opacity k rekombinaci: Obzvlast po zminované expanzi obélky lze oéekavat

vznik konvektivni zdény, které roste od povrchu smérem dovnitf, az je vétSina
objemu konvektivni. Zpusobuje prvni vyneseni prvkiu do atmosféry; uplatiuje se
ve fazi RGB.



Vyvojové procesy 1.12

8. vznik degenerovaného jddra: Elektronovy plyn vykazuje pii vysoké hustoté (ane-
bo ekvivalentné nizké teploté) degeneraci, neboli prudky nértst tlaku kvili Pau-
liho vylucovacimu principu. VP by u méalo hmotnych hvézd zastavil dalsi kolaps;
neni vsak dost casu, aby se takto vyvinuly. Situace jinak nastava ve fazi RGB.

9. chlazeni neutriny: V urcitych kratkych fazich, kdy je vysoka centralni teplota T,
muze byt €, > €nuc. Pak ovSsem nutné nastava rychly kolaps jadra. Jedna se
o pfechod mezi RGB/HB a kratké faze TP-AGB, WR.

10. He zablesk v jadre: Vysoce degenerovany plyn mé velmi zvlastni vlastnost: prii
dodani dQ se nezvysi T, tedy ani P, nedojde k zadné expanzi, pouze ke snizeni
stupné degenerace ¥. Hofeni He proto zac¢ina piekotné, dokud 1 — 0. Prislusna
Salpeterova reakce (3a) kvili chlazeni neutriny za¢ind mimo centrum. I kdyz
Lyuwe ~ 10'° na povrchu se piili§ neprojevi. V té souvislosti ovem nastévaji
oscilace celé hvézdy. Jedna se opét o prechod RGB/HB.

11. hoteni He v centru: Druhy zdroj kupodivu neznamend zvyseni zativého vy-
konu L. Musi se totiz uvazit interakce dvou slupek — expanze jadra zpiisobi
expanzi H slupky, snizeni ey i zna¢ny pokles celkového L. Vzhledem ke strmosti
€nuc(T") ofekdvame navic konvektivni zénu v centru. Jedna se vlastné o obdobu
MS, ale odlisujeme ji jako HB.

12. hoteni He ve slupce: Analogicky se hvézda vyviji pii Y. — 0, obdobné jako na
RGB, avsak tentokrat hovotime o fazi AGB. Obé vétve lezi blizko sebe a ¢asteéné
se prekryvaji. V atmosfére se pozdéji objevuje druhé vyneseni.

13. He zablesky ve slupce: Postupné dochazi ke ztencovani slupek, pfiblizovani slu-
pek, jejich interakci, pfi niz kvili degeneraci na spodku He slupky nastava pre-
kotné horeni He a silny ohfev. V horni ¢asti pfitom vznikne mald konvektivni
zonicka a dojde k docasnému vyhasnuti H slupky. Tepelné pulzy trvaji fadoveé
102 yr, intervaly mezi pulzy 10* yr. P¥ipadné dochézi ke tfetimu vyneseni, pokud
se konvektivni zéna propoji s vnéjsi. Jedna se fazi oznacovanou TP-AGB.

14. ztrata hmoty: At uz jde o hydrodynamicky vitr, vitr fizeny zafenim, supervitr,
pulzace obalky, nebo pouze o néjaky semiempiricky predpis, hvézda v pozdnich
fazich prodélava zasadni zménu hmotnosti. Jedna se predevsim o faze RGB,
AGB, post-AGB, WR.

15. hoten? C': Pro hmotnéjsi hvézdy dochazi i k reakcim uhliku, pfi némz v nitru
vznikaji izotopy Ne, Mg, Jednd se opét o fazi AGB, potazmo WD se slozenim
O/Ne/Mg.

16. vznik Fe jdadra: Pokracujici zachycovani ¢astic « vede az ke vzniku jader skupiny
Zeleza (obr. 2), kterd maji maximalni vazebnou energii na nukleon. Pak nastava
nevyhnutelny kolaps, pfi némz hraje roli fotodisintegrace jader Fe (zpét na «),
neutronizace, vznikd NS nebo BH, v zavislosti na detailni strukture jadra pred
kolapsem.

17. ohrev neutriny: Hustota latky v okoli proto-NS je natolik vysokd, Ze se uplat-
nuje prenos energie neutriny, kterd jsou pfi slabych interakcich s latkou terma-
lizovana. Probihd nukleosyntéza r-procesem (zachycovani neutront rychlejsi nez
rozpad ) nebo p-procesem. Pritom lze o¢ekavat ur¢ité nestability (viz kap. 77).
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Obr. 6 — Hertzsprunguv—Russeluv diagram, tj. zavislost zarivy vykon L versus efektivni teplo-

ta Tog, pro hvézdu s hmotnosti M = 0,05 M neboli hnédého trpaslika. Kratka faze hofeni deuteria

(oranzové) meni néasledovana hofenim H, ¢ili trpaslik pozvolna chladne, kontrakce je zastavovana

degenerovanym plynem. Vyvoj byl ukoncen v ¢ase 13,7 Gyr, odpovidajicim stafi vesmiru. Vypocet
programem Mesastar (Paxton aj. 2015).

1.13 Vyvoj hvézd ruznych hmotnosti

Zkusme nyni strucné popsat, jak se lisi vyvoj hvézd podle jejich poc¢ateéni hmotnos-
ti. Kdyz se z mezihvézdné latky vydeéli kolabujici protohvézda, zpocatku je mozno
kolaps povazovat za izotermalni, pozdéji za adiabaticky. Na HR diagramu by tomu
odpovidal pohyb za Hayashiho linii. Po dosazeni hydrostatické rovnovahy konvek-
tivni protohvézda sestupuje podél Hayashiho linie a posléze se posouva ke hlavni
posloupnosti. Méné hmotné hvézdy se pritom jevi jako objekty typu T Tauri, pTip.
FU Orionis, vice hmotné jako Herbigovy hvézdy Ae nebo Be, nejhmotné;jsi pak jako
RSG, BSG. Schematicky bychom to mohli popsat jednoduse jako:

PS — pre-MS — MS ...

Co se tyka nasledného vyvoje, u hvézdy s hmotnosti M > 0,013 M dochazi
pouze hoieni deuteria, D+p — *He+et 4, (obr. 8). Zpoc¢atku je plné konvektivni,
posléze zéna ustupuje (obr. 7). Kolapsu brani degenerovany plyn, pouze postupné
chladne (obr. 6). Hvézda spektralnitho typu T i jeji kone¢né stadium se nazyva
hnédy trpaslik, coz zapiseme jako:

T — BD (D)

Podobné se vyvijeji hvézdy s M > 0,060 M), ale dochézi u nich navic k hoteni
lithia:
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Obr. 7 — Kippenhahniiv diagram (pro M = 0,05 M), ¢ili vnitini struktura vynesend ve hmot-
nosti Mg a v zavislosti na case t. Konvektivni zéna je znacena modfe; zény hofeni zde nejsou

patrné.
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Obr. 8 — Abundance jednotlivych izotopt v centru (pro M = 0,05 My). Ve fazi pied hlavni
posloupnosti je patrné pouze horeni deuteria, jinak abundance zustavaji konstantni. Zobrazen je
pouze kratky usek do 10 Myr.

L — BD (Li)

Hvézda s M > 0,10 M, je cerveny trpaslik. Jeji konecné stadium by byl he-
liovy podtrpaslik, ale evidentné neni ¢as, aby se vyvinul (v mladych otevienych
hvézdokupéch naopak viddme spiSe fazi pre-MS):

M8 — He sd

Pro M > 0,25 M, jde opét o cerveného trpaslika, ale tentokrat by vystoupal
nad hlavni posloupnost mezi ,podobry*“. Na konecné stadium, heliového bilého
trpaslika, ale opét neni cas:

M5 — SGB — He WD
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Pro M > 0,60 Mg nastava urcité stoupani podél Hayashiho linie, avSak degene-
race zabrani dalsimu kolapsu jadra a hoteni helia, ¢ili:

K5 — SGB — RGB — He WD

Pro Slunce s M > 1,0 Mg, jiz o¢ekdvame komplexni vyvoj (obr. 9), komplexni
zmény konvektivnich zén (obr. 10), fizi hofeni He (obr. 11) véetné zableskt, ¢emuz
odpovida koneéné stadium uhlikovo/kyslikovy bily trpaslik:

MS G5 — SGB —+ RGB — HB — AGB — TP-AGB — post-AGB — NB
— C/O WD

4 T
o post-AGB He shell
—— .
Ho flash
3 L 4
102
c 2 He core 7
\‘5 g pre-MS
3
=)
Ke]
1 L 4
10"
OF ws i
. R/Rgyn =1
K | L !
3.8 3.7 3.6 3.5
log [Tefilk

Obr. 9 — HR diagram pro Slunce s po¢ateéni hmotnosti M = 1 M. Cerné jsou podél vyvojové
stopy pfipsany jednotlivé faze, od pre-MS do post-AGB. Barevné jsou vyznaceny obdobi hofeni H
v centru (Cervené), hofeni H ve slupce (zluté), hofeni He v centru (modfe), hofeni He ve slupce
(bleds). Céarkované jsou vyneseny linie konstantniho poloméru, dle vztahu L = 4TER2UT:H. Béhem
stoupani podél RGB je patrnd mald zastavka (angl. dip). Je zpusobena priichodem zény hoteni
diskontinuitou v chemickém slozeni tam, kam zasahla konvektivni zéna, jez zptsobila zvyseni X
na Xgurf — pokles p — pokles T" — docasny pokles enuc. U hvézd s nizsi metalicitou bychom
v ramci HB také ocekavali vyraznou modrou smyc¢ku (k vy$Sim Tog). Pocdteéni abundance helia
byla zvolena Y = 0,274, metalicita Z = 0,01954, opacity dle Grevesse a Noels (1993), parametr
konvekce o = 2,1, parametricky Reimerstv vitr (ve fazi RGB) s G¢innosti n = 0,6, Blockertuv vitr
(AGB) s n=0,1.

Pro M > 1,3 Mg je obdobna situace, pouze poloha na hlavni posloupnosti je
vice vlevo nahofe. Uvadime ji zde kvili odlisné spektralni t¥idé (na MS):

F5 — dtto
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Obr. 10 — Kippenhahnuv diagram (pro M = 1 M) v pozdnich fazich vyvoje (RGB az WD).

Vyznaceny jsou nejvyse 2 nejvétsi konvektivni zény a 2 zény horeni (H, He). Zejména na konci faze

RGB dochézi ke ztraté na 0,7 M, pozdéji az na 0,5 M. Vnéjsi konvektivni zéna ustupuje pied

tenkou slupkou H. He zablesk zde nastava v case asi 11,85 Gyr. Na konci je patrné dohofivani obou

slupek az k povrchu. Detail vpravo zachycuje kratkou fazi TP-AGB, béhem které je patrnych pét

He zéblesku ve slupce, ¢ili tepelnych pulzt. Na hranici rozliseni jsou docasna vyhasnuti H slupky
a malé konvektivni zony.
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Obr. 11 — Abundance v centru (pro M = 1Mg) pro vSechny izotopy uvazované sité reakei,

zahrnujici fetézec pp, cyklus CNO a reakce az po 2*Mg. Béhem faze HB se spotfebovava He

v centru. Nahlé zvyseni Y v cCase 11,92 Gyr souvisi s poc¢atkem pfemény O na C a rozsifenim

centralni konvektivni zény. V kone¢ném stadiu (WD) je jadro tvorené predeviim kyslikem 160
a uhlikem 2C.

Pro M > 1,8 M, je obdobné obdobné situace:
A5 — dtto

Pro hmotnost M > 5 Mg, sled reakci pokrac¢uje az za cyklus CNO (srov. obr. 1),
tudiz kone¢né stadium je kyslikovo/neonovy /hotéikovy bily trpaslik:

B4 —- SGB — RGB — HB —+ AGB — TP-AGB — post-AGB — NB
— O/Ne/Mg WD
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Pfi hmotnosti M > 10 My je natolik vysoky zafivy vykon, ze pfechody mezi
fazemi jsou na HR diagramu viceméné vodorovné. O moc vyse uz hvézdy ani byt
nemohou, nebot se blizi Eddingtonové limité. Jevi se jako modi{ nebo cerveni ve-
leobti, v nichz vznikne jadro Fe, coz konéi explozi supernovy typu II a konec¢né
stadium je zpravidla neutronova hvézda (obr. 15):

B1 — BSG — RSG — SN — NS

Pro M > 20 M, lze ocekévat natolik zasadni ztratu hmoty hvézdnym vétrem,
7e vznikne WR hvézda s atmosférou obohacenou o '“N. Kone¢né stadium je jisté
neutronova hvézda nebo ¢ernd dira, podle toho, je-li exploze supernovy tspésna ¢i
nikoli:

08 -+ BSG —+ WN — SN — NS nebo BH

Pro M > 25 M také vznikne WR hvézda, ale jeji atmosféra je navic obohacena
o0 12C; konéi spie kolapsem do &erné diry:

07 —- BSG - WN — WC — SN — BH

Pro M > 40 M, 1ze po opusténi hlavni posloupnosti odlisit stadium Of, ale jinak
je situace obdobna:

05 - Of - WN — WC — SN — NS nebo BH

Kone¢né pro M > 85 My, ocekdvame fazi vyrazné proménnosti (LBV), jinak je
situace obdobna obdobné (viz obr. 12, 13, 14):

02 — Of - LBV - WN — WC — SN — BH

Zdtraznéme, ze exploze supernovy mize mit vicero moznych vysledku; i pro
prakticky stejnou pocatecni hmotnost M; se 1isi konecna hmotnost M;. Funkce
M (M;) s vice hodnotami ovSem neni funkce! Dtivodem jsou patrné interakce mezi
nékolika slupkami C, O, které velmi citlivé zaviseji na jejich vzdjemnych vzdalenos-
tech (Pejcha a Thompson 2015, Sukhbold aj. 2018).
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[3] HARMANEC, P., BROZ, M. Stavba a vyvoj hvézd. Praha: MatfyzPress, 2011. ISBN 97880-
73781651.
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12 — HR diagram pro hvézdu s pocatecni hmotnosti M = 85 Mg . Metalicita byla volena

Z = 0,02, opacity dle Grevesse a Sauval (1998) pro latku obohacenou o C/O (tzv. typ 2), ¢in-
nost vétru n = 0,8 (dle Vink aj. 2001, Nugis a Lamers 2000), parametr konvekce o = 1,5 (dle
Henyey aj. 1965), dale bylo pouzito Ledouxovo kritérium, parametr semikonvekce agemi = 0,01,
termohalinni cirkulace oy, = 2 (Kippenhahn aj. 1980), prestfelovani aov = @, s exponencialni
poklesem popsanym fo = 0,0005, fov = 0,001. Na grafu je zobrazen relativné maly rozsah zarivych
vykonu. Hvézda nepostoupila ani do faze RGB mimo jiné diky ztraté hmoty zptsobené vétrem.

Vypocet byl zastaven na zacatku kolapsu, pred explozi SN.
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Obr. 13 — Oddéleny Kippenhahniv diagram (pro M = 85 M), zachycujici vyvoj po MS. Nahote
jsou zobrazeny zény promichavani, s rozliSenim konvekce (modfe), piestfelovani (zeleng) semikon-
vekce (zluté) a termohalinni cirkulace (Sedg). Dole je zndzornén mérny vykon e termonuklearnich
reakci s barevnou logaritmickou skalou. Na konci faze Of, kdy hoii H ve slupce a He v centru, se
v nitru nachazi 25 zén promichavani. Ve fazi LBV je zfetelnd ztrata hmoty M (t) az na méné nez
40 M. Ve fazi WR se vodikové slupka odhali na povrchu a zahy zanikne, nebot se spotfebuje
prakticky vsechen vodik. Slupek hoteni tézsich prvka je nakonec ve hvézdé vicero.
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Obr. 14 — Abundance v centru (pro M = 85 M) a detail tésné pred explozi SN, se skalou

v rocich. Po pfeméné He na C/O velmi rychle probéhne série reakci, kdy zachycovanim ¢astic o

vzniknou jadra se sudym Z a N = Z, tj. zejména 52Fe, 56Ni, ktery se ovSem zahy rozpada

dvakrat A1. P¥i vzniku jadra 56Fe se vyvoj odehrava na $kéle hodin; samotny kolaps poté na
skale sekund.
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Obr. 15 — Konecn4 stadia hvézd raznych pocateénich hmotnosti M a metalicit Z. Pro jednoroz-

mérné modely predchiideii byla pouzita jednoduchd parametrizace nésledné exploze, Lye/Lerit =

p[M/(0,4 Mgs™1)9, se zvolenymi parametry p = 0,18, ¢ = 1,5, tak aby odpovidaly 2D nebo 3D

modeltim explozi. Zelené jsou znaceny neutronové hvézdy, cerné cerné diry, oranzové diry vznika-
jici zpétnym padem. Prevzato z Pejcha a Thompson (2015).
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