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1 Uvodem

1.1 Vaznik teorie

Po dlouhou dobu zlistavala otazka fyzikl a astrofyzikU, pro¢ hvézdy vydrZi bez viditelné zmeény zafit tak
dlouho, nezodpovézena. Jesté v 19. stoleti existovaly Uvahy o tom, zda je mozng, aby Slunce ziskavalo
svou zafivou energii chemickymi reakcemi, tedy spalovanim tuhych Ci tekutych latek. Nazor, Ze to neni
pravdépodobng, vyslovil jiz John Herschel. Lékar J.R. Mayer uvazoval r. 1846 o tom, Ze by Slunce mohlo
Ziskavat energii dopadem meteoritll. Bylo ale odhadnuto, Ze by k dosazeni potfebného zafiveho vykonu
musel o na Slunce kazdou sekundu dopadat 2.10'2 tun hmoty atakovy prirlistek hmoty by se musel méfitelné
projevit na zméné drah planet. H. von Helmholtz roku 1854 odhadl, Ze i pfi nejenergetictgSim spalovani
vodiku a kysliku na vodu by Slunce pfi své hmotnosti vydrzelo svitit pouze malo pres 3000 let. Prisel
misto toho s hypotézou, Ze Slunce zafi diky uvolfiovani energie gravitatnim smrstovanim. To by zgjistilo
zafivou stabilitu na ngakych 40 milionh let. Nicméné zlepsujici se odhady starfi Zemé vyloucily i tuto
moznost, tfebaze — jak uvidime — se gravitatni kontrakce v ur€itych stadiich hvézdného vyvoje skutecné
vyznamné uplatnuje. Teprve koncem tficatych et dvacatého stoleti byl nalezen hlavni zdroj stabilniho zafeni
hvézd: jaderna syntéza prvkl, zejména slu¢ovani vodiku na helium — viz napf. Weizsacker (1937), Bethe
a Critchfield (1938) a Bethe (1939). Tim byla oteviena cesta ke konstrukci realistickych model{i stavby a
vyvoje hvézd.

Je tfeba si uvédomit, Zze téméf cela dosavadni teorie stavby a vyvoje hvézd je vybudovana a propoctena
za pomoci jednorozmérnych model{i sféricky symetrickych hvézd. Toto zjednoduSeni ma své opravnéni.
Ukazuje setotiz, ze hmotahvézd mavysoky stupef koncentrace smérem ke stfedu. VSechny stavoveveliciny
|ze proto pro dany model hvézdy povaZzovat zafunkcejediné proménné, napr. vzdalenosti i od stfedu hvézdy
Ci hmoty My obsazenév kouli o poloméru R.

Presto je dobre si uvédomit, jaka dalSi zjednoduSeni jsou Cinéna:

e Zanedbava se rotace hvézd (odstfediva sila, zména tvaru hvézdy, diferencialni rotace). Modely, které
berou rotaci hvézd v potaz aopousteji predpoklad sférické symetrie, existuji zatim jen vevelmi zjednoduSené
formé, jak o tom bude feC pozd§ji.

e Zanedbavaji se mozna magneticka pole ajegjich vliv na stavbu hvézdy.

e PouZiva se nedokonala teorie konvekce, ktera empiricky voli pomér mezi stfedni volnou drahou kon-
vektivniho elementu a veliCinou oznaovanou Hp, ktera charakterizuje linearni vzdaenost odpovidgjici
prevracené hodnoté logaritmického radianiho poklesu tlaku s polomérem (pressure scale height v anglic-
ting); predpoklada se, ze termodynamické procesy v nitru hvézdy probihgji adiabaticky, coz je ae dobra
aproximace. U hmotngSich hvézd zlistava zdrojem nejistoty i jev, kteremu sefikakonvektivni prestiel ovani
(convective overshooting), totiz moznost, Zze konvekce diky setrvatnosti konvektivnich elementll zasahne i
do vrstev nad konvektivni zonou.

e Pretrvava urdita nepresnost v hodnotach extinkénich (=opacitnich) koeficientli hvézdné latky (i kdyz
se situace v poslednich letech hodné zlepsila) atyto koeficienty se pro vypocty hvézdnych niter pouzivaji
stfedované pres celé el ektromagneti cké spektrum.

e Pretrvavai ngjistota v uréeni (¢innych priifezll jadernych reakci, coz vede obecné k v&tSim chybam
v Casove 3kale, nez v povrchovych charakteristikach modelovych hvézd. Podle ngnovgSich studii se
nejistoty v uréeni G&innych priifeztl reakci pohybuji v rozmezi 5 az 40 %.



e Pro velmi chladné hvézdy a pro velmi husté hvézdy pretrvavaji urcité ngjistoty ve stavove rovnici.

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

e Problémem z hlediska modelovani zlistavaji i ta stadia vyvoje, kdy dochazi k dramatickym zménam
na dynamické skale, které nelze korektné popsat stacionarnimi modely.

1.2 Modd naSeho Slunce

Jesté predtim, nez se zatneme teorii stavby avyvoje hvézd vénovat soustavné, miize byt uzitetnéilustrovat
miru jgji GspéSnosti na prikladu model ovani naSeho Slunce v jeho soucasnem vyvojovéem stadiu.

Je dobré si uvédomit, Ze i souCasné pocitani modelu Slunce predstavuje svého druhu "magii”. Obvykle
se zaCina s homogennim modelem, kontrahujicim k hlavni posloupnosti nulového véku, ktery je jesté ve
stavu pred zapoCetim slucovani deuteria. Zkusmo se voli:

1. pomér [/ H,, mezi stfedni volnou dréhou atlakovou 3kalou;
2. pocatecni hmotnostni procento vodiku X; a
3. pocatetni hmotovy pomér obsahu tézkych prvkd vici vodiku 7/ X,

ato tak, aby vypocet pro vyvojovy model o hmoté Slunce v Case 4,6 miliardy let od hlavni posloupnosti
nulového véku spravné reprodukoval soucasny pozorovany polomér Slunce, jeho zéafivy vykon a pomér
Z/X. Zahlavni posloupnost nulového véku se prijima okamzik, kdy nuklearni reakce prispivaji vice nez
50 % k zafivemu vykonu Slunce. VétSina novéSich model i vede na pomér I/ H,, zhruba kolem hodnoty 2.

Morel aspol. (1999) publikovali podrobnou studii slune¢nich model &I poCitanych pro tfi rlizné kompilace
Gcinnych priifezll a energetické vydatnosti jadernych reakci (Caughlan a Fowler 1988, Adelberger a spol.
1998 aAngulo aspol. 1999). Ukazuj e se, Ze makroskopické veliciny jsou pomérné necitlivek pretrvavajicim
negjistotam v nuklearnich reakcich, snad s vyjimkou obsahu lithia, ktery modely predpovidaji asi dvakrat
vySSi, nez jaky se pozoruje. Tyto modely uspokojive pfedpovidaji i zakladni vlastnosti slunecnich oscilaci.
Do nedavna ale pretrvavala neshoda v predpovédi toku neutrin ze Slunce. Pro tfi existujici experimenty se
pozoruje vyrazné méene neutrin, nez kolik predpovidaji modely, konkrétné:

0,60 krat méné pro galiova méfeni,

0,30 kréat méne pro chlorova méfeni, a

0,47 krat méneé pro experiment Kamiokande,
pficemz model ové predpovedi se vzgemnelisSi o méné nez 10 %.

V roce 2001 doSlo v celé véci k vyraznemu pokroku. Jiz roku 1969 publikovali Gribov a Pontecorvo
(1969) domnénku, Ze elektronova neutrina v, vznikajici pfi slucovani vodiku v jadru Slunce se cestou
k Zemi mohou ménit €astetné v neutrinamionovav,, ¢i tau-neutrina;,, ktera se mnohem hiife detekuji, aze
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 méfeni ze
Sudbury Neutrino Observatory (SNO). SNO jelaboratof umisténav aktivnim dole nameéd anikl v Kanadg,
kteraje v hloubce odpovidajici 6 km vodniho sloupce, takze je dobre chranéna proti (u¢inkfim kosmického



zareni. Vlastni detektor je sféricka nadoba o priiméru 12 m obsahujici 1000 tun tézkée vody, umisténa ve
30-m dutiné naplnéné velmi ¢istou normalni vodou. Jedna z reakci, pfi niz se elektronové neutrino pri srazce
s deuteronem meéni na dva protony a urychleny elektron, je citliva pouze na el ektronova neutrina, zatimco
srazky zaznamenane v detektoru Super-K amiokande (pouZivajicim Cistou vodu) méfi v nerozliSitelné smesi
vSechny typy neutrin. Bylo proto jasné, Zze pokud oba detektory namé&¥i stejny tok neutrin, znamenato, ze
vSechnaneutrinapfichazejici ze Sluncejsou typu v.. Ve skuteCnosti méfeni SNO ziskavanaod listopadu 1999
do ledna 2001 jasné prokazala, Ze detektor SNO detekuje méené neutrin nez detektor Super-Kamiokande.
Podrobnéj Si vyhodnoceni ukazal o, Ze al espon neutrinas vyssi energii, vznikajici béhem predposl edni reakce
proton-protonového fetézee, rozpadu boru na berylium jsou detekovana ve shodé se soucasnymi modely
Slunce. M&eny tok neutrin byl urcen na

(5.44 £ 0.99) x 10° cm—2s71,
zatimco slunecni model pfedpovida

(5.05 £ 0.20) x 10°® cm=2s7!,

Zda se tedy, 7e Sedesit let stara teorie stavby a vyvoje hvézd do diichodu jit nemusi a Ze jgji testovani
naopak prineslo podnét pro rozvoj fyziky, nebot pfemeéna neutrin vede k zavéru, Ze neutrina museji mit
nenulovou klidovou hmotnost.



2 Obecné zakonitosti a fyzikalni vztahy
2.1 Zakladni pojmy
Hybnost, t&Z impuls, rusky koliCestvo dvizenijaje
p=m-v, @)

kde v je rychlost pohybu hmotného bodu o hmoté m. Hybnost | ze stejné jako rychlost povazovat za vektor.
Prvni Newtonliv zakon setrvatnosti |ze zapsat ve formé

dp

— =0. 2

il 2
Druhy Newton{iv zakon sily stanovi, Ze &asova zména hybnosti je rovnavyslednici plisobicich sil F:

dp =

— =F. 3

p ©)

Pojmy teploty, hustoty a tlaku

Teplota T' 'V klasickém pojeti se vychazi ze zjisténi, ze jsou-li teplejSi a chladngSi téleso Ci latka v
kontaktu, tepelny rozdil mezi nimi rychle zmizi austavi setepelnarovnovaha. Daeje z pozorovani zjisténo,
Ze €im je latka teplgjsi, tim vétsi je jeji objem. Teplota latky se proto miize definovat jako mira objemu
ngjaké standardni latky a kalibrovat napf. bodem tani ledu a varu vody pfi konstantnim zvoleném tlaku.

Z hlediska kinetické teorie plynll je ovdem mozné teplotu latky chapat jako veliinu pfimo Umérnou
stfedni kinetickée energii Castic.

Hustota p je mnozstvi hmoty v objemové jednotce.

Tlak P jesila, kterou ¢astice plynu v daném misté plisobi najednotku plochy. Tlak v daném misté plisobi
ve vSech smérech stgné.

Stfedni hmotnost Gastic smési plynu Relativni hmotnosti atomi jednotlivych chemickych prvkl & iso-
topll se nazyvaji atomovymi hmotnostmi. Za jednotku atomové hmotnosti byla v minulosti pfijimana 1—16
atomové hmotnosti atomu kysliku. V soucasnosti je pfijimana pfesngsi definice: Zajednotku relativni amo-
tové hmotnosti se pfijima -5 klidové hmotnosti nuklidu uhliku ?C. Skutetna hmotnost jednotky atomové
hmotnosti m,, €ini

m, = (1,66053873 & 0,00000013) x 10~**g. 4

Atomovahmotnost atomu vodiku &ini Ay = (1,00782504679 £ 0,00000000013) ave stejnych jednotkach
se obecné definuiji relativni ¢asticove hmotnosti atomil, molekul, elektrondl, fotonll a podobné.

Gramatomem nebo grammol ekulou se nazyva takové mnozstvi ngakého chemického prvku, molekuly
Ci Castice, jehoz hmotnost v g je Ciselné rovna atomové Ci obecné Casticovée vaze ve vySe uvedenych
relativnich jednotkach. Ve starSi literatufe se tato hmotnost ¢asto nazyva molekulovou vahou (molecular
weight) a obvykle se oznacuje symbolem p:.. Zde budeme mluvit o molekulové hmotnosti stim, ze budeme
chapat, Ze tento pojem se vztahujejak naplyn slozeny z molekul, tak na plyn atomovy Ci naplazmaslozené
z iontl a volnych elektrontl. Plati tedy, Ze molekulova hmotnost vodiku &ini

ua = (1,00782504679 + 0,00000000013). (5)

7



Sama mol ekulova hmotnost je bezrozmérna velicina. Skute¢na hmotnost jednoho gramatomu latky o mole-
kulové hmotnosti 1 €ini i g.

M&me m gramil vodiku. To bude predstavovat n atomi vodiku. Nyni m&me uskupeni rovnéz n atomi
jiného prvku s molekulovou hmotnosti 1. Kazdy atom tohoto prvku je ovdem p/uy-krét t&€7Si nez atom
vodiku, takZe hmotnost souboru jeho n atomll zigjmé bude

m' = muiH. (6)

Oznalime-li je&té Ny a N pocet atomi vodiku a pocet atomll jiného prvku v 1 gramatomu latky, pak pocet
¢astic odpovidajici m gramtim vodiku miizeme také vyjadfit jako

J20s1
Pro pocet ¢astic v 1 gramatomu jiného prvku s vyuzitim vztahil (6) a (7) zigimé plati
m
m HE M

Z toho vyplyva Avogadriiv zakon: Gramatom libovolné latky obsahuje vzdy stejny pocet castic dané latky,
obvykle oznatovany N,. Cislu N, se fika Avogadrovo €islo a numericky jegj mlizeme urcit napf. pro atom
vodiku tak, Ze hmotnost 1 gramatomu vodiku 1. g délime skuteCnou hmotnosti jednoho vodikového atomu

mu = 1,67353252 x 10 % g. 9)
Dostaneme tak
Ny = M — 602214199 x 102 mol (10)
mu
aplati, ze objem gramatomu je
v="~ (12)
P

Nyni predpokladeime, Ze 1 g smési plynu obsahuje wx gramll lementu £ a 1 g elementu £ obsahuje
apNy Castic. Pak 1 g smési obsahuje apw g N, Castic elementu E a celkovy poCet Castic 1 g smési je

E

Casto se uvaZuje potet &astic v objemové jednotce (particle density) N. Plati zigjmé

N =pn = pNOZaEwE. (13)
E

Stfedni molekulovou hmotnost smési 1. |ze opét podle Avogadrova zékona definovat jako relativni “atomo-
vou” hmotnost souboru N, Castic smési. Protoze zname pocet Castic v 1 g latky n, plati ziggme, ze
Ny 1

M = — =
n Y pQpWE

(14)

8



To je obecny vyraz pro molekulovou hmotnost smési. V dalSich Gvahéach se nam obcas bude hodit uvazovat
samostatné mol ekulovou hmotnost iontového a el ektronovéeho plynu.

PovS&imnéme si, Ze pro neutralni nebo cisté iontovy plyn ve stavu Gplné ionizace bude zigmé
1
= i
Oznatime-li jesté 7 naboj elementu £, pak pfi Uplnéionizaci vznikne z 1 atomu Z ; elektronl a 1 iont,
tedy Z5 + 1 Castic, apro elektronovy plyn bude tedy pfi Gplné ionizaci

(15

ap

Z
R (16)
acelkové pro smés Uplné ionizovanych plynii a volnych elektronli bude
1+7Z
ap = — E (17)

V nékterych souCasnych vyvojovych modelech hvézd je studovan detailné vyvoj jednotlivych chemic-
kych prvkd ¢ dokonce nuklidll. V tom pFipadé musi byt stejné detailné uvazovanai stfedni molekulova
hmotnost. Obvykle se ale uvazuji jen ngjpoCetngsi prvky. To je pfipustng, protoze pfi Uplné ionizaci pro
vSechny tezsi prvky plati velmi priblizné, ze

ap ~0,5. (18)

Oznatme relativni hmotnostni obsah vodiku wz symbolem X, helia wy, Symbolem Y a w vSech tézSich
prvkl symbolem Z, takze

Z=1-X-Y. (19)

Budeme-li je&té (z dlivodu, které se vyjasni pozdgji) uvazovat i relativni zastoupeni dusiku X y, |ze podle
(14) a(17) velmi priblizné pro stfedni molekulovou hmotnost smési iontll a volnych elektronll psat

3 8 1
—1 _ e _ - _ _ _
] = 2X+4Y+14XN+2(1 X-Y —Xy)
1
= 1,5X+0,25Y+ﬁXN+0,5. (20)

Anaogicky podlevztahu (14) a (16) dostavame molekulovou hmotnost el ektronového plynu ve stavu Gplné
ionizace hvézdné latky
pot = X +0,5Y +0,5Xy +0,5(1 - X —Y — Xy)
= 0,5(1+ X). (21)
Vidime tedy, ze molekulova hmotnost volnych elektronll zavisi pfi Uplné ionizaci pouze na relativnim
hmotnostnim obsahu vodiku.

Stejna aproximace vede i na priblizny vyraz pro stfedni molekulovou hmotnost samotného iontového
plynu ve stavu Uplnéionizace

1
it = X 0,25 + X, (22)



2.2 Stavovarovnice

Stavovou rovnici se nazyva funkcni zavislost mezi stavovymi veliCinami popisujicimi vlastnosti ngakée
smesi plynu ¢i plazmatu, tedy vztah mezi tlakem, hustotou (Ci objemem) a teplotou.

Savova rovnice idealniho plynu
Idealnim plynem se nazyva soubor dokonale elastickych, hladkych a sférickych Castic, splnujicich
nasledujici tfi podminky:

1. Rozméry ¢asticjsou mnohem mensi nezjgich stfedni volnadrahamezi srazkami, takzejelze povazovat
za hmotné body.

2. Trvani srézky je mnohem kratSi nez doba volného pohybu mezi srazkami.

3. Castice na sebe navzgiem mimo srazky neplisobi zadnymi pritazlivymi & odpudivymi silami, to
Zznamena, Zze mimo srazky se pohybuji konstantni rychlosti a po pfimce, jgjich energie je vylucné
Kineticka

ProtoZetlak P v latce zavisi pouze najeim vnifnim stavu, nikoliv natvaru, ktery zaujimaci najeji celkové
hmoté M, zévisi tlak zfegmé na teploté ¢ a hustoté p Ci specifickém objemu v t.j. objemu, ktery zaujima
jednotkova hmota. Je tedy

v=p"taP=f(vt). (23)

Podle Boyleova-Mariottova zakona je soucin tlaku a specifického objemu plynu pfi konstantni teploté
rovnéz konstantni, coz znamena, Ze stavovarovnice musi mit tvar

Pv = h(t), (24)

kde h(t) je ngakafunkce teploty.

Jiz roku 1877 bylo dohodnuto, Ze teplotni 3kala bude zavedena jako linearni zavislost na tlaku vodiku
pfi konstantnim objemu, pficemz se pouZzije nulovy bod tani ledu 0°C a 100°C ke kalibraci. Plati tedy pro
v=konst.

P(t) = P(0)(1 + at), (25)
kde P(0) jetlak pfi teploté 0°C a« je konstanta, jejiZz hodnota pfi zvolené kalibraci teplotni 3kaly je
a=273,15"1. (26)

Podl e empirického Gayova-L ussacova zakona zvétsi véechny plyny pri zahtati z0°C na1°C sviljj objem o o
aplati pro né nasledujici vztahy:

v(t) =v(0)(1+ at) pro P = konst. (27)

P(t) = P(0)(1 + at) pro v = konst., (28)
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pricemz indexem 0O jsou opét oznaCeny hodoty velicin pfi 0°C akonstanta o mapro vsechny plyny stejnou
hodnotu (26).

Gayliv-Lussacliv zakon plati pro reané plyny pouze priblizné, ale plati presné pro ideani plyn.

Je vyhodné zavést skalu absolutni teploty T nasledovné:

T =t 4 273,15 (29)
t=T—a " (30)

Po dosazeni do rovnic (27) a (28) dostavame

v(t) = v(0)aT pro P = konst. (32)

P(t) = P(0)aT pro v = konst. (32)

Nyni tedy mlizeme pristoupit k nalezeni stavové rovnice pro idealni plyn, tedy konkrétni funkéni zavis osti
v rovnici (24). Pfedpokladejme, ze stav plynu se zméni z vychozich hodnot P, v; a7; nanové hodnoty Ps,
vy aTs, ato ve dvou krocich. Negjprve plyn zahfejeme na teplotu 75 pfi konstantnim tlaku. Podle vztahu
(31) se objem plynu zméni na hodnotu

U(Tg) = UlTQTl_l. (33)

Poté isotermicky zménime jeho tlak na hodnotu P, podlie Boyleova-Marriotova zakona (24), tedy

Pio(Ty) = P Vs, (34)
coz lze s vyuzitim vztahu (33) jeSté upravit na
Pyuy Pavy
Ty T © (35

kde c je pro dany plyn konstanta.
Jestlize misto specifického objemu v budeme uvazovat objem 1 gramatomu V', ktery pro vsechny plyny
obsahuje stejny pocet Castic, bude ve stavove rovnici misto konstanty ¢ konstanta

R = (8,314472 £ 0,000015) J mol 'K, (36)

stegjna pro vechny idealni plyny, které se obvykle fika universani plynova konstanta.
Stavova rovnice idedniho plynu nabude pak tvar

T
p X _rtypr (37)
Viooop
Stavovou rovnici |ze rovnéz odvodit ze statistické fyziky pro klasicke Maxwellovo rozdé eni Castic ve tvaru
Ny
P=—kT 38
kT (38)
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kde Ny je poCet Castic v objemu V' a
k = (1,3806505 & 0,0000024) x 10" #JK! (39)

je Boltzmannova konstanta.
Pokud zvolime objem jednoho gramatomu, bude Ny, = N, apodle (11) mlizeme stavovou rovnici zapsat
vetvaru

P = PNkt (40)

0

Mezi pouzitymi konstantami plati tedy zfejme vztah
R = kNy. (41)

Nékdy selze setkat i se zapisem stavove rovnice ve tvaru
_ A

Hmy
kde bylo Avogardovo ¢islo eliminovano pomoci vztahu (10). (Néktefi autofi dokonce misto presné mole-
kulové hmotnosti vodiku berou Ay = 1 azapisuji stavovou rovnici ve tvaru

p_ltq (43)
pmy

P kT, (42)

jako napr. Aller 1953, 1963.)

Savova rovnice hvézdné latky

Prostfedi ve hvézdach je tvofeno smési plazmatu, plynu a zéfeni. Zcelaionizovana latka tvori obvykle
zhruba 95% celkové hmoty hvézdy. Pouze vrstvy v blizkosti povrchu hvézdy jsou ve stavu nelplné ioni-
zace. Zgijména u méné hmotnych hvézd je navic v centralnich Castech tak vysoka koncentrace hmoty, ze
tam dochazi ke stavu degenerace. Pfi hustotach nad asi 10° kgm~—3, nabyva tato degenerace relativisticky
charakter. To nastava az v nitrech bilych trpasliku.

Vzhledem k tomu, ze napf. podle klasickeého Maxwellova rozdéeni je nejpravdépodobngsi rychlost

¢astice v, danavztahem
[2kT
Up = —, (44)
m

kdem aT jsou hmotnost atepl otacasticeak Boltzmannovakonstanta, je ziejme, Zekinetickérychlosti Castic
jsou klesgjici funkci jejich hmotnosti. Stupei degenerace iontli je proto mnohem mensi nez pro elektrony.
Ukazuje se, ze alespon v oblastech nerelativistické degenerace Ize ionty povazovat za nedegenerovang,
chovajici se jako Eastice idealniho plynu. lontova degenerace nastupuje az pri hustotach nad 102 kg m=3.

Zajimame-li se o stavovou rovnici hvézdnélatky, miizeme uvazovat jednotlivétlak ionth P;, tlak volnych
elektronll P. a tlak zarfeni P.. Podle Daltonova zakona bude totiz vysledny tlak aritmetickym souctem
jednotlivych prispévk, tedy

P=P+P.+P. (45)
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Jak si ukazeme v dalSim vykladu, 1ze s vysokou pfesnosti povazovat nitro hvézdy za absolutné Cerné téleso
apro tlak zarfeni si odvodime vztah

P =27, (46)
3
kde
a="7,56577 x 107 Wm 3K (47)
je konstanta hustoty zareni.
Byva zvykem oznaCovat pomeér tlaku plynu P,, kde
Pg = B + Pe (48)
k celkovému tlaku symbolem 3, takZe |1ze dale psat
BP=P,=P—P, (49)
avzhledem k vyrazu pro tlak zafeni také
aT*
=1-—.
f=1-%5 (50)

V zhledem k tomu, co jsmesi jiz Fekli dfive o stavoverovnici idedlniho plynu, vime, Ze v nedegenerovanych
oblastech hvézdy mtizeme tlak plynu popsat pomoci stfedni atomovée hmotnosti a stavova rovnice hvézdné
latky bude mit tvar

p="Lyr+ %T‘*. (51)

M UiZzeme ovSem predpokl adat, Ze el ektronova degenerace se uplatiiuje pouze v situacich, kdy je plynjiz piné
ionizovan, takze vzhledem k drive feGenému miizeme pro atomovou hmotnost iontti ;:; avolnych elektrond
fe PSt

_1 WE 1 ZpWE
D el R . 52
LR wl XE: yp (52)
Pro stfedni molekulovou hmotnost plazmatu tedy zfgjme plati
pot =t gt (53)
Pro potty iontt a elektrontl v objemové jednotce miizeme tak psat
N, N,
N;=p=", N.=p=—". (54)
Hi He
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Jak jiz byloTeceno, zlistavajiionty i zavelmi extrémnich podminek prakticky nedegenerovang, takze stavova
(55)

rovnice intového plynu zlistava ve tvaru
P = L NokT.
Hi

Pro degenerovany elektronovy plyn je ovSem tfeba pouZit kvantovou statistiku, ktera pro nerelativistickou
degeneraci vede na nasledujici vztahy pro pocet el ektronli v objemové jednotce a pro elektronovy tlak
(56)

47 3
N, = ﬁ(2mekT)2F%(¢)
a
s (Y)
pP=22 "NkT (57)
Fi(4)
kde h je Planckova konstanta, m,. hmotnost elektronu, ¢ t.zv. parametr degenerace (Cim vysSi hodnota, tim
vySSi stupen degenerace) a
T ukdu
Flw) = [ 50
k(w) J eu_w + 1 (58)
S vyuzitim vztahu (54) dostaneme
4m 3 3
P =N (2mek)2 peT2 Fi(¢) (59)
a
2Fy v
_ 3 2( ) p (60)

P = -

Fi(y) pe
To jsou ovsem parametrické rovnice a poCitat parametr ) napf. z rovnice (59) z hustoty a teploty pfimo
by nebylo snadné. Nastésti existuje nékolik velmi dobrych aproximaci. Zde se pfidrzime aproximatniho

vzorce z prace Larson a Demarque (1964), ktery pro ¢» < 30 davachybu mensi nez 0,02 %:
1+ 0,1938F: (¥))3
( L)8 -

2
2 Fa() = F1(¥)~ +0,12398F} (¢)

Pro celkovy tlak miizeme pak psat s pouzitim vztahu (53)
$F ()
P 373 P
P = P+P.=—RT+"—"2——
i F% (¢) He
5F ()
) (62)

H 375

pe F1(v)

= Pppt 4
H Hi
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Oznatime-li

—1), (63)
fe F 1 (1/})
mUiZeme zapsat stavovou rovnici platnou pro oblasti Gplnéionizace véetné obl asti nerel ativistické degenerace
vetvaru
P="Lywryy St (64)
W 3
Povimnémessi je&té, Ze parametr A miizeme z hustoty ateploty vypoCitat pomoci rovnic (59) a (61).
Poznamenegime zavérem, Ze pro limitni stav Gplné elektronové degenerace plyne z Fermiho-Diracova
rozdéleni stavovarovnice vetvaru

P, = K, ()5, (65)
[e
kde
1 /3\3 A2
K= (2) —— (66
T memg

m. jehmotnost el ektronu, m,, hmotnost protonuah = 6, 626-10~3* JsjePlanckovakonstanta. *. Elektronova
degenerace nastava ve chvili, kdy elektronovy tlak pocitany podle vztahu (65) prevysi tlak plynu pocitany
z rovnice ideaniho plynu (37).

Pro zvlasté vysoké hustoty se uplatni relativistické Fermiho-Diracovo rozdéeni a limitné plati stavova
rovnicevetvaru

P, = Ky(L)3, (67)
He
kde
Ky = (ﬁ) he . (68)
T/ 8m}

M s

pouze Castetné. S pomoci vztahtl (53) a (54) miizeme pro molekulovou hmotnost psat

= Hitte —_  Hi _ _ Hi M (69)
pitpe  1+E 148 14+Q

5
3

lvamnéme si, Ze pfi zde zavedené bezrozmérné molekulové hmotnosti rozmérovéa analyza vztahil (65) a (66) souhlasi: (J2s2kg kg™ 5 )(kg m—3)
kgm~1s72 (J = kgm?s~2)
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Zbyvatedy urcit relativni pomér pottu el ektronll pfipadajicich najeden atom smési Q. Ozname o’ relativni
poCet atomd typu j v r-tém stupni ionizace, v; relativni pocet atomti typu j, M; pocet elektronti atomu typu
j aN pocet druhli atoml ve smési.

Pro hledanou veli€inu ) |ze pak psat

N M
Q=> vy raj. (70)
=1 =0

Veli€iny 2’ a () jsou krome rovnice (70) navzajem spojeny jesté vztahy plynoucimi prfimo ze Sahovy
rovnicevetvaru

r+lp
xj ) e — K;’ (71)
Lj
kde
2(2mm,)? (KT)3 U HH(T) —
K" = J 72
J h3 UJT(T) €+, ( )

m. je hmotnost elektronu x’; je energie potfebna ke zvyeni ionizace z r-tého na (r + 1)-ni stupen a U}
je particni funkce r-krét ionizovaného atomu typu :. Pro pomér tlaku plynu P, k elektronovému tlaku P.
zigimeé plati

P N; + N, 1 1
I Ne Q Q
takze vztahy mezi nami uvazovanymi veliCinami |ze zapsat ve tvaru
Hp
b Qe (74)

i 14+Q

To predstavuje Zj.V:l(Mj — 1) rovnic pro neznameé z’;. Z definice velicin = ovsem plyne, Ze jsou svazany
také podminkou

M;
dYoap=1, (75)
r=0

coz predstavuje dalSich N rovnic pro Zj.vzl M; velicin z7.

PYi konkrétni aplikaci jetfebaserozhodnout proto, jaky soubor atomil bude detailné uvazovan, asoustava
rovnic (74) a (75) sefesi iteratné: Zvolime ngakou pocatetni hodnotu Q (s uvazenim, Ze dominantni jsou
vodik a helium napf. ()=2), ze stavové rovnice

P, =Lxr. (76)
7

spocteme tlak plynu s tim, Ze molekulovou hmotnost spotteme z rovnice (69). ReSenim rovnic (74) a
(75) Ziskame hodnoty vSech uvazovanych velicin z’; a pomoci nich a rovnice (70) dostaneme zpfesnénou
hodnotu rel ativniho poctu el ektronii pripadajicich nal atom smési () acely postup opakujemeaz do dosazeni
pozadované presnosti.
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3 Zakladni rovnice stavby hvézd

3.1 Rovnice zachovani hmoty

Budiz Mz hmota obsaZzena v kouli o poloméru R a p(R) hustota hvézdné latky ve vzdéaenosti R od stfedu
hvézdy. Pro pripad sférické symetrie zcela zigimé plati diferencialni vztah

dMp = 41 R*pdR, (77)
ktery vede na diferenciani rovnici zachovani hmoty

drR 1
dMp — 4TR2p’

(78)

3.2 Pohybovarovniceajgi limitni pripad: rovnice hydrostatické rovnovahy

Vzhledem k zanedbani rotace a elektromagnetickych sil staCi uvazovat pouze gravitaci a gradient tlaku.
ProtoZe orientace soufadné soustavy mifi na rozdil od plisobici sily smérem od centra k povrchu a tlak
smérem od centra k povrchu klesa, bude mit pohybovarovnice tvar
d*R GMprdMp 5
AMp—y = ==y — 4xR*dP, (79)
kde dP adMp jsou zménatlaku a prirlistek hmoty mezi misty s polomérem R a R + dR.
S pouzitim rovnice zachovani hmoty (78) 1ze pohybovou rovnici rovnéz prepsat do tvaru
d’R GpMgr dP
— == - — 80
P R dR’ (80)
ktery popisuje pohyb jednotkového objemu.
Pro dynamicky stabilni hvézdy Ize Clen popisujici zrychleni zanedbat a uvazovat pouze t.zv. rovnici
hydrostatické rovnovahy, t.j. situaci, kdy zména tlaku od mista k mistu pravé vyrovnava vahu vrstev nad
onim mistem:

ar GMpg
= — ) 1
dMR 47 R4 (8 )

3.3 Rovnicetepelné rovnovahy

Proberme si nyni, jak ajakym zplisobem hvézda ziskava a pfeménuje svou tepelnou energii.

Jak jsme si povédéli v ivodu, koncem tficatych let 20. stoleti se podafilo dokazat, ze hlavnim dlouhodo-
bym zdrojem zafivé energie hvézd jsou syntetické jaderné reakce, tedy spojovani dvou Ci vicejader lehkych
prvkl natézsi, pri kteréem se uvoliiuje velké mnozstvi zafive energie.
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Energeticky zdaleka nejvydatngsi slucovaci jadernou reakci je pfeména vodiku na helium. Znamy jsou
celkem Ctyfi zplisoby této premény.

Prvni tfi se shrnuji pod nazev proton-protonovy (dale p-p) fetézec. Jgjich spoleCnou vlastnosti je, ze se
postupné Etyfi protony, t.j. nuklidy 1H transformuji ve stabilni nuklid heliajHe.

Schematicky |ze postupné reakce zapsat nasledovné:

H+1H—-IH+e" +v, (82

kde et oznatuje positron a v neutrino. Positron se anihiluje s ngjbliz&im volnym elektronem a vznikne
kvantum el ektromagneti ckého z&feni, tedy foton:

et +e — (83)
Pfi dalSi reakci
H+1H - 3He + ~ (84)

se opét uvolni kvantum elektromagnetického zareni.

AZ dosud uvedené reakce jsou shodné pro vechny tfi mozné verze p-p fetézce. Poté mohou nastavat
rlizné alternativy.

Nejjednodussi je p-p I, pfi kterém reaguji dvanuklidy 3He:

SHe + 3He — 5He + [H + 1H (85)
Dveé dal§i varianty p-p fetézce maji nasledujici reakci spolecnou
SHe + 3He — "Be + v (86)

Poté nastane bud fetézec p-p Il ve formeé nasledujicich tFi reakci

Me+e — ILitv (87)
Mi+1H — %Be+r (88)
iBe — JHe+3He (89)
nebo fetézec pp-111:
Be+1H — B+~ (90)
5B — %Be +e"+v (92)
et +e — v (92
®Be" — iHe+ iHe (93)

kde hvézdicka u nuklidu berylia oznatuje energeticky vysSi, excitovany stav, vedouci k rychlemu rozpadu
jadra.

Povaimnéme si, Ze bilance vSech tfi verzi p-p fetézce je stejna zaniknou Ctyfi jadra vodiku a vznikne
stabilni nuklid helia, pficemz se uvolni nékolik kvant elektromagnetického zafeni a dvé neutrina,
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MnoZzstvi energie, které se témito reakcemi uvolni v 1 g hvézdné latky za 1 slze spocitat podle nasledu-
jicich slozitych vztahls

Epp = Eppt + Epp2 + Epps (94)
Eyp = (1-9)E (95)
Eppy = ff?}/E (96)
Epps = %E (97)
E = 2,06.106f171g171pT6_%X2e733’804T67% (98)
1
= as2)
17 Y 2 —100T7%
a = 5,48.10 <E> e 6 (100)
-5 X 1
W = 1,22.10"f; g7 07192676 1+7){,T66 (101)
fii = 14025037, (102)
fin = 14 p3T5° (103)
g1 = 140,012T¢ +0,00787; + 0,00065T; (104)
g1 = 140,004Ty (105)

jako funkceteploty T', resp. Ty = 10~°T", hustoty p arelativniho obsahu vodiku X aheliaY. Na obrazku 1
je znazorneéno, jak se energeticky uplatiuji jednotlive varianty p-p fetézce v zavislosti nateplote.

Ctvrty zplisob jaderné premény vodiku na helium, ktery se vyznamné uplatiuje pro vySSi teploty nez p-p
cykly, jet.zv. CNO cyklus. Do ng v roli jakéhosi katalyzatoru vstupuji nuklidy dusiku nebo uhliku. Proto
by tato reakce ve hvézdeé sloZzené pouze z vodiku a helia nemohla nastavat. Schematicky |ze reakce CNO
cyklu popsat takto:

PC+iH — BN+4y (106)
PN — PC+et+v (107)

et +e — v (108)
BC+iH — YN+y (109)
UN+IH — B0 +4 (110)
P20 — DN+4et+v (111)

et +e — 7. (112)

Poté miize reakce pokratovat dvojim zplisobem. Bud vznikne pfimo heliové jadro a uhlik, ktery vstoupil
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Obrazek 1: Energetickavydatnost jednotlivych variant p-p fetézce jaderné premény v zavidosti nateploté a pro dvé riizné hustoty, odpovidajici
nitru Slunce anitru hvézdy o hmotnosti 15 M, na zacatku nuklearniho vyvoje.
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do reakce, se opét vyloudi, tedy

PN+1H — 2C+3He, (113)
nebo probéhne nékolik dalSich reakci adojde k vylouceni nuklidu dusiku:

PN+ H — P0+4 (114)
BOo+H — YF+4q (115)
UF — YO+et +v (116)
e" e — v (117)
YO+1H — YN+ iHe. (118)

MnoZzstvi energie uvolhované z 1 g latky za 1 stouto reakci 1ze spoCitat ze vztahll

_2 -3
ECNO = 7, 94-1027f14,1gl4,1pXXNT6 367152’3137—'6 ’ (119)
_3

f1471 = 1 + 1, 75p%T6 2 (120)
gua1 = 1+0,0027T¢ — 0,00377T¢ — 0,0000775. (121)

Prlibéh této syntézy zavisi kriticky na reakci (110), ktera je ‘ngjpomalgidi’ t.j. nastava velmi nesnadno.
Proto je ve vztahu (119) veliCina X y oznaCujici relativni obsah dusiku. Obvykle stali pfijmout empiricky
zavér z model i niter pocitanych s detailnim chemickym slozenim a bréat jednoduse X y = Z/3. Obrazek 2
ukazuje zavislost produkce energie CNO cyklem v zavid osti nateploté a porovnani sp-p cyklem pro hvézdu
0 hmotnosti 15 M.

Pri teploté vySsi nez 10° K dochazi v oblastech s vy&&im obsahem helia k dal$i vyznamné slucovaci
reakci, nazyvané 3a. Pri ni se postupné tfi heliova jadra pfemeéni na jadro uhliku a dalSi heliova jadra se
poté fetézovité dal slucuji natézsi prvky:

;He+5He = §Be (122)
iBe+3He = ¥C (123)
BCT - FC+~ (124)
PC+iHe —  0+y (125)
YO0 +3He — ¥Ne+ny (126)
MNe+3He — Mg+ (127)
........ (128)

atd.
Energeticka produkce pfemény helia na uhlik je dana vztahy

Fso = 3,46.10"7p2Y 3T 3 fye 43520 (129)
faa = 142,4p2T 2. (130)

[SIY
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Obrazek 2: Energeticka vydatnost CNO cyklu jaderné premény v zavislosti na teploté a pro hustotu v nitru hvézdy o hmotnosti 15 M,
na zacatku nukleérniho vyvoje.

Obréazek 3 ukazuje zavislost produkce energie 3o reakci v zavidosti na teploté pro hvézdu o hmotnosti
10 M, ve stadiu spalovani helia.

PYi jesté vySSich teplotach nad 6.10° K dochazi k Fadé dalSich, ale energeticky stale méné vyznamnych
reakci (napr. preméné uhliku na hof¢ik) az dojde ke vzniku stabilnich nuklidd skupiny Zeleza.

Krome jadernych reakci a poklesu ionizace v podpovrchovych vrstvach nemahvézda zadné dalSi aktivni
zdroje energie a lze ji povazovat za isolovany termodynamicky systém. OznaCime-li Lz mnozstvi energie
prochézejici za jednotku Casu povrchem koule o polomé&ru R od centra smérem k povrchu a budou-li dL
adMp oznatovat zménu této energie a prirlistek hmoty mezi koulemi o polomérech R a R + dR, pak |ze
pro celkovou zmeénu tepelné energie Q v 1 g hvézdné latky nachazejici seve vzdalenosti R od centrahvézdy
zaCas dt psat
dLp
dMp
kde dS je zména entropie za Cas dt a E,,,;. je produkce energie jadernymi reakcemi v 1 g hvézdné latky

daném misté za jednotku Casu.
Po Uprave tedy

dQ = TdS = (B — )dt, (131)

dLgp dS
— =Fu—T—. 132
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Obrazek 3: Energeticka vydatnost 3o reakce jaderné premény hélia na uhlik v zavidosti na teploté a pro hustotu v nitru hvézdy o hmotnosti
10 Mg, ve stadiu spalovani heliav jadru.
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To je rovnice tepelné rovnovahy v zakladnim tvaru. Pri skuteném vypoctu je ovSem tfeba specifikovat
Casove zmény entropie konkrétné. Zahrnuji totiz zmeény potenciani i vnitfni energie, véetné zmén ionizace
v podpovrchovych vrstvach. Tento postup si zde a espoi naznafime. Podle 1. véty termodynamické | ze psat
(suvazenim Zeobjem 1 g latky V = %)

P
TdS = dU + PdV = dU — —dp. (133)
p

VeliCina U oznaCuje vnitfni energii, ktera je obecné funkci stavovych velicin a stfedni hmotnosti Castic 1,
takze jgji zménu | ze rozkladat do tvaru

oU oUu oU
dU = o7 dT + ap dp + o dpu. (134)
Je ovéem dilezite si uvédomit, ze diferencial du v rovnici (134) predstavuje takto samostatné pouze zmény
zplisobené zménami chemického slozeni (bud v diisledku nuklearni premény elementtl nebo vlivem kon-
vekce zasahujici hluboko do oblasti s gradientem chemického slozeni, ktery vznikl v diisledku nuklearnich
zmén béhem pfedchoziho vyvoje hvézdy). Ngde naopak o zmény vyvolané ionizaci ve vrstvach blize
k povrchu hvézdy. Ty jsou totiz —jak jsme vidéi — funkci teploty a nejsou proto nezavislé.
Jetfebasi jesté uvest konkrétni vyrazy pro vnitfni energii hvézdné latky. Statistickafyzikaateorie zareni
davaji pro jednotlive slozky tyto vyrazy:

3 2Fs
Ue = SnekTi-> (136)
4
U, = %, (137)

kden; an. predstavuji poCet iontli a potet el ektronliv 1 g hvézdnéelatky. Ty |ze vyjadfit pomoci Avogadrova
Cislaa stfedni molekulové hmotnosti a pro celkovou vnitfni energii plazmatu |ze pak psat

2
136 1
Uit U, = SNekT (—3 2 4 —) (138)
2 He F% i
_ 3 -1 -1 -1 §F%
= SRT(p; +pe + pe —1]), (139)
2 F%
takZe pii pouziti vztah(i (46) a (64) dostavame
P
U+ U, = 3Ry - 30 (140)
2 1 2 p
P
U, = 3(1—@; (141)
3 8P P 3P
Ui+Ue+Ur = _ﬁ—+3(1_ﬁ)_:_—(2—5) (142)
2 p p o 2p



V podpovrchovych vrstvach je tfebanavic uvazovat i prispévek ionizacni energie. OznaCime-li x ionizatni
potencid j-tého prvku pro r-ty stupen ionizace, pak 1ze pfi stejné notaci jako jsme pouzili u stavové rovnice
v podpovrchovych vrstvach psat

NO N M; -1
Uion = — Z vj Z T} Z X; (143)
Hi j=1  r=0 ~ s=0

3.4 Rovnice pfenosu energie

Zména teploty od mista k mistu je ve hvézdném nitru uréovana zplisobem prenosu energie ve hvézdé.
V principu existuji tfi zplisoby prenosu energie: zafenim (zafivou difusi), vedenim tepla (¢asticovou difusi),
akonvekci. Prvni dvazplisoby jsou mikroskopické, posledni je makroskopicky. Tepel navodivost hvézdného
materiaujeve vétsiné pripadl zanedbatel nd, roli hraje pouze v podminkéach extremnich hustot (bili trpaslici,
neutronové hvézdy), kde se upl atiuje el ektronovadegenerace. Formal nélze ovsem zafeni avedeni popisovat
velmi podobné.

3.4.1 Rovnice zafivého prenosu energie

PFicin difuse je mnoho, od absorpce na negativnich iontech vodiku az po rozptyl na volnych elektronech.
Miranepriihlednosti hvézdného materialu, opacita hvézdnélatky, je velmi slozitou funkci hustoty p, teploty
T, chemického slozeni a vinové dalky. Numericky tedy koeficient opacity udava, kolik zafivé energie je
zachyceno v jednotce hmoty o dané hustoté, teploté a chemickém slozZeni. Vypocet opacitniho koeficientu
predstavuje samostatny anarocny Gkol. Pro hvézdnanitra, kde se zvazujejen celkovaenergetickabilance, se
pouZivaji koeficienty opacity stfedované presvechny vinové délky. Tyto koeficienty byvaji v samostatnych
studiich obvykle tabelovany a pfi vypottech modelli hvézdnych niter se v takovych tabulkach numericky
interpoluje. Po fadu let byly pouzivany tabulky Coxovy (Cox a spol. 1965), ale od poloviny devadesatych
let jsou k dispozici tabulky nové, které m.j. umoznily nalézt pFicinu pulsani nestability hvézd typu 3 Cep
(Rogersalglesias 1992).

Popis zafiveho prenosu energie musi vychazet z rovnice prenosu. Zafeni se charakterizuje pfedevsim
intenzitou, coz je mnozstvi zafivé energie prochazejici kolmo jednotkovou plochou v jednotkovéem inter-
valu frekvenci do jednotkového prostorového Ghlu za jednotku Casu. Zde budeme uvazovat opét intenzitu
integrovanou pres cely rozsah vinovych délek. Oznatme I = I(R,¥) intensitu z&feni ve vzdaenosti R
od centra hvézdy do smeéru, ktery se spojnici s centrem svira thel . Budiz dale j koeficient emise zareni
do jednotkového prostorového Ghlu za jednotku Casu anajednotku hmoty a « koeficient opacity najednotku
hmoty. Uvazujme o energeticke bilanci infinitesimalniho vaecku o vysce dx a podstavé o ploSe ds. Zafeni,
vstupujici do valetku z prostorového Uhlu dw, bude I (R, 9)dsdw. Nadruhém konci z n§ bude do prostoro-
vého Uhlu dw vychazet zéfeni I(R + dR, Y + dv)dsdw. Uvnitf valeCku se pohlti energie I (R, ) prdxdsdw.
Vlastni zafeni valeCku do prostorového Uhlu dw bude jpdxdsdw.

Mé&li byt zachovana energeticka rovnovaha, musi tedy platit

I(R,9)dsdw + jpdrdsdw =
I(R,¥)prdzdsdw + I(R + dR, ¥ + di)dsdw. (144)
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Pouzijeme-li jesté rozvoj

ol ol
I =17 — — 14
(R+dR,9 + dv) (R,ﬁ)+aRdR+aﬁdq9 (145)

a geometricke vztahy

dR = dx - cost a d¥ = —R 'dx - sind, (146)
|ze rovnici pfenosu zafeni zapsat ve tvaru

oI . oI .

ﬁcosﬁ —R smﬁ% + rkpl — jp=0. (247)

V této chvili je uzitetné zavést nékteré integrani veliciny. Prvni je hustota zafivé energie. Mnozstvi zarive
energie d E' prochazejici ploskou ds ze sméru svirgjiciho s kolmici na plosku Ghel 1) za €as dt bude zfggmé
dE = I cosvdsdtdw. (148)

Protoze toto zafeni se pohybuje rychlosti svétla ¢, naplni za €as dt objem dV' = cdtds cos ). Hustota zafeni
prichazejiciho z daného sméru bude tedy

dE 1
Integraci pres cely prostorovy Uhel dostaneme pak celkovou hustotu zareni
1 [4r
u= - ldw. (150)
cJo

Dalsi uziteCnou veliCinou je tok zareni H, t.j. mnozstvi zafivé energie prochazejici za jednotku Casu
jednotkovou plochou ze véech smérll. Je zigimeé

47

H = I cos Vdw. (151)
0

Treti integralni veliinou je tlak zafeni. Uvazujme hybnost zafeni pfichazejiciho z ur€iteého sméru, dp. Je-li
celkova hmotnost tohoto zafeni dm, |ze pro jeho hybnost psat dp = cdm. S pouZzitim Einsteinovy rovnice
dE = *dm (152)
jetedy vyraz pro prispévek hybnosti zarfeni
dE
dp = cdm = —, (153)
C
takZze sila plisobici na plodku ds od uvazovaného prispévku zarfeni je podle druhého Newtonova zakona a
svyuzitim vztahu (148)
dp 1dE I

Nf=—=——=— . 14
f priie Ccosﬁdsdw (154)
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Slozka sily puisobici kolmo na uvazovanou plodku bude ovéem AF = Afcosd. Tlak je vysedna sila

plisobici na jednotkovou plochu, tedy

1 47 1 rér
P =— AF = —/ I cos? Ydw.
ds Jo cJo

(155)

Nyni se mlizeme vrétit k rovnici prenosu (147). Jgji integraci pres cely prostorovy Uhel as vyuzitim vztahl

(150), (151) a (155) dostavame

dH 1 470l
B R %Sinﬁdw+ﬁpcu—4ﬂjp20.
Zrgimé plati
ar 9f 47 I si AT
; g—ﬁsinﬁdw :/o de ~ I cos Vdw,
takze
Am 9l 4m O(1 sin )
7= sinddw = / Y g — H.
A 09 “

Jestlize jesté vyuZijeme geometricky vztah
dw = sin ¥dddp,

mUzeme dale psat

m 9(Isind) . 2 7 O(Isind) |
/0 dw = /0 /0 5y Sin Idddep.

oY
Nyni vyuzijeme zfgimy vztah

I sin? !
O sin"v) _ a_sin219+2lsinﬁcosﬁ,

oY o
pomoci kterého miizeme je&té upravit posledni ¢len rovnice (160). Je totiz
dIsing) .~ Ol ., : _
Tsmﬁ =59 sin“ 4 + I sin ¥ cos v =
A(I sin® ) _
— 5 I sin ¥ cos 9.

Rovnici (160) miizeme pomoci toho dale upravit natvar

w9 sind) 2oy
/0 wa_/o [I sin® J|5_,dp

27w
—/ / I cosvsin¥dddyp = —H.
o Jo
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(160)
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Rovnici (156) mUizeme poté upravit do konetného tvaru

dH+2H+ dmgp =0
iR 7 Hrpcu —dmjp =0.

Analogicky mlizeme integrovat rovnici prenosu (147) nasobenou faktorem cos 4:

g cos? Ydw — l 7 sin 9 cos Ydw

OR RJ 00

w

+/fp/.lcosz9dw —jp/cosﬂdw =0,

atedy
ar, 1 oI
“4rR "RJ %
2 7
—2jp/ / sin ) cos Vdvdyp = 0.
0 0
Posledni Clen této rovnice je roven nule, nebot

Jsin? ¥
o
Zbyvanam proto upravit druhy len rovnice (166). Je zftggme

sin ¥ cos Ydw + kpH

= 2sin ¥ cos V.

%(Isinﬁcosﬁ) =
ol . 2 )
%smﬂcosﬁ—l—lcos ¥ — Isin“9 =

ol . 9
%smﬁcosﬁ—l—ﬂcos v —1.

Druhy ¢len rovnice (166) | ze tedy pfepsat do tvaru
1 oI

— [ —sin¥ cos¥dw =

RJ o

%(/ %(I sin ) cos ¥)dw — 2¢P, + cu).

Protoze
9([—] ' |sind) =
3 sin ¥ cos ¥| sin ¥}

%([ sin ) cos ) sin ¥ + I sin ¥ cos® v,
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(166)

(167)

(168)
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mUiZzeme dale prepsat integral na prave strané rovnice (169)

o, .
w/a_ﬁ([ sin ¥ cos ¥)dw =

2T T
/ / 9 (I sin ¥ cos ) sin ¥dddp =
o Jo OV

2
I sin2 19 COS 19 7Td(p — I COS2 ﬂdw (171)
0
0

Dosazenim do (166) a (169) tedy konetné dostavame
dpP, 1
dR + E(?’Pr — U) +

K feSeni jetfebajestétieti vztah. Protoze pole zareni uvnitf hvézdy je velmi blizkéisotropnimu, 1zeintensitu
rozvinout v fadu

PR —o. (172)

C

I=1Iy+Iicost+ Iycos® ¥ + ... (273)

alze dokazat (viz Schwarzschild 1958), ze jiZ €len I, je o 20 Fadll menSi nez I, takze jg 1ze pro viechny
prakticke Ucely zcela zanedbat. Dosadime-li proto do definic (150), (151) a (155) pro hustotu, tok a tlak
zéreni vyraz I = Iy + I cos v, dostavame

1 1
u:—/lodw—i-—/[lcosﬂdw:
C Jw C Jw

4 ™ 4
I+ 511/ 2sin 1 cos i) = —~ I, (174)
C C 0 C
Ana ogicky
H = /[0 cos Ydw +/ I cos® Ydw
2w
= I / / sin ¥ cos® ¥didyp
o Jo
2 4
= L cos® )Ty = —1, (175)
3 3
a
1 1 4
P =- /[o cos® Vdw + = /11 cos® Vdw = —WIO. (176)
c c 3¢
Z toho tedy plyne, ze
1
b= gu. (177)
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ProtoZe v nitru existuje lokalni termodynamicka rovnovaha, |ze pro vyjadfeni emisniho koeficientu vyuZit
Kirchoffliv zakon a psat

E
j=ITh + =, (178)
T 47
kdeEl = E, 1. —T % predstavuje soucet nuklearni, gravitatni avnitfni energie uvol hované zajednotku Casu
v jednotce hmoty do vech smérll, zatimco emisni a absorpéni koeficienty jsou vztazeny k jednotkovému
prostorovému Ghlu. Pro celkovy tok energie povrchem koule obsahujici hmotu M, zfgjmé plati

dLgr dH
Lr =47R?H, — =8rRH + 4rR*— 179
e ) (179)
atedy
dH 1 dLr 2H dLr 2H
— = — - — = - —. 180
dR ~ 4xR2dR R 'dMi R (180)
Rovnici (164) Ize s pouzitim rovnice (132) tedy prepsat do tvaru
2H 2H
pE — =+ " + ckpu — 4poT*k — pE = 0, (181)
R R
coz po Upraveé vede navztah
4
w= 27— g1t (182)
C
Dosazenim do rovnice (177) tedy dostavame vyraz pro tlak zareni
Pr — §T4, (183)

ktery jsmejiz (bez odvozeni) pouzili v oddilu vénovaném stavové rovnici hvézdné latky — viz rovnice (46).
Dosazenim do (172) dostaneme

da, dT 1 PR
—T*— + —(aT* — aT* Lrp=0 184
s g T RUT — Al e =0, (184)
neboli
dr 3pkLp
= PR 185
dR 16macR2T3’ (185)
coz lze jesté s vyuzitim vztahu (78) upravit natvar
dr 3xL
___ ofFtRr (186)

dMp — 6dacm?T3RY

To jerovnice zafive rovnovahy.
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Pro Uplnost uvedme, ze vztah (182) Ize ze vztahu (177) odvodit s vyuzitim 1. véty termodynamické.
Provnitfni energii zafeni absol utnéernéhotélesal,. |ze pomoci hustoty energieaobjemupsat U, = u(7T).V,
takze svyuzitim (177) je

1
TdS = dU,+ P.dV =udV + Vdu + gudV

4 du
Pro diferencial entropie plati tedy
4u V du
ds = 3—TdV + ?d_TdT' (188)
Entropie ma Uplny diferencidl aje tedy
0 08 0 08
9TV oV T’ (189)
takze
4 du 4u 1 du
STdT  31%  TdT (190)
coz |ze jesté psat jako
du dT
— =4— 191
" T (191)
apo integraci
Inu=4InT +1na, (192)

coz je devztah (182).

Zavérem tohoto oddilu si jedté naznalime, jak se pocita koeficient zafive difuse vhodnym zplisobem
stfedovany pres vSechny frekvence el ektromagneti ckého zafeni, t.zv. Rosselandova stfedni opacita. Z rovnic
(172) a(177) plynevztah

c du
g—__c % 193
3pk dR (193)
aje mozno uvazit, ze cely postup, ktery jsme k odvozeni pouzili, by bylo mozno provést i pro monochro-
maticke veliCiny intenzity, hustoty atoku zafeni. Je proto mozno analogicky psat

¢ du,
3pk, dR~

V zhledem k tomu, Ze v nitrech hvézd je velmi pfesné splnénapodminkal okal ni termodynamické rovnovahy,
|ze monochromatickou hustotu zafeni velmi dobre aproximovat Planckovou funkci a psat

4 w1
u,,:—ﬂBl,(T):&T v 1
c

H, =

(194)

(195)

hv

A err —1
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Celkovy, integralni tok zafeni miizeme z (194) ziskat integraci pres vdechny frekvence, coz Ize formané
zapsat jako

[e.e]

c 1 du
H = ——/— &
3,00 Ky AR v

[ dedv
_ _cdugp . (196)

3pdR T du,
p Of‘é—RdV

Chceme-li, aby tato rovnice odpovidalarovnici (193) prointegralni tok zafeni, pak zfegmeémusi prointegral ni
koeficient opacity platit

P 1 duy, dT
—_ UV_
({ o at ar v

S

P duy, dT
uy, dT
Ode ar v

® 1 dB.(T)
IE—dT dl/

= (197)

F dB,(T)
of —=—dv

To je vyraz pro Rosselandovu stfedni opacitu.

Nékolik odhad(i a alternativni pohled na véc

Podivgime se jesté jednou, co nam opacitni koeficient udava. Budeme-li uvazovat samostatné zarivée
pohlcovani energie, plati tedy, ze prochazi-li zafeni o intenzité I v daném sméru infinitesimalnim val eCkem
hvézdné latky o jednotkové podstavé a vysce dz, bude z ng pohlceno zafeni d/ dané vztahem

dl = —Ikpdz, (198)

To znamena, Ze za stfedni volnou drahu fotond ve hvézdné latce miizeme oznatit vzdaenost I ;, béhem které

dojde k pohlceni veSkerého zéreni, kdy tedy bude |d/| = I. Z toho zfegmé z rovnice (198) plyne, ze

1

Kp

Pro model hvézdy o hmotnosti 4 M, na zatéatku nukleérniho vyvoje udava Harmanec (1970) centralni

teplotu 25,29 milionti K acentra ni hustotu 22,59 gcm—3. Z tabulek Rogerse alglesiase (1992) | ze odhadnout

pro tuto oblast hodnotu opacity asi 0,5 cm?g—!, takze pro stfedni volnou drahu fotonl dostavame z rovnice

(199) odhad [y = 0,89 mm.
Pro tentyZ model miizeme rovnéz odhadnout gradient teploty. V blizkosti stredu hvézdy je

dT
i —3,99 x 107° Kem ™, (200)

Iy = (199)
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zatimco na hranici sféry obsahujici 97 procent celkové hmotnosti hvézdy jeto —9,16 x 107° Kem ™.
Z rovnic (182) a(193) plyne pro celkovy tok jednotkou plochy v misté s polomérem R

H=—-——oT*—. (201)

Tento tok s miizeme porovnat s tokem absol utné éerného télesa do poloprostoru ve stejném misté, ktery je
dan vztahem

B = oT* (202)

Pokud by platila termodynamicka rovnovaha dokonale, byl by ovsem celkovy tok plochou v daném misté
nulovy. Velikost toku H je proto mirou zafivého prenosu energie ve hvézde.

Uvazujme pro pfiklad sféru obsahujici 0,001 celkove hmotnosti uvazované hvézdy o hmotnosti 4 M ..
Tama podle modelu polomér 4, 365 x 10° cm. Pro odpovidajici hodnoty teploty ajejiho gradientu, hustoty
aopacity pak dostavame

H=1,71 x 10"* ergcm~—2s7!,
zatimco tok Cernéeho télesa jednotkovou plochou do poloprostoru by byl

7B = 2,26 x 10 ergcm—2s71.

Zavérem jesté poznamengime, ze diky velmi malé stfedni volné draze 1ze na zafivy prenos energie
pohliZet jako nadifuzi. Z fyziky vime, Ze pro difuzni tok ¢astic f, mezi misty s rliznou €asticovou hustotou
pn plati vztah

fp=—DVpy, (203)
kde difuzni koeficient D souvisi se stfedni rychlosti Castic v ajgjich stfedni volnou drahou /,, vztahem
1
D= 3Y Lp. (204)

Pro zareni |ze ovSsem za “ Casticovou hustotu” povazovat hustotu energie danou vztahem (182) a za stfedni

rychlost rychlost svétla ve vakuu, pfiCemz stfedni volna draha je dana rovnici (199). Gradient se v jedno-

rozmérném pojeti redukuje naderivaci podle R arovnice pro zafivou difuzi tak nabude tvar
H=——oT%—, (205)

COZ je Opét rovnice zafiveho prenosu enegie, identicka stou, kterou jsme odvodili FeSenim rovnice prenosu
zareni.
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3.4.2 Rovnicekonvektivniho pfenosu energie

Zkoumeime nyni, kdy je z&fiva rovnovaha stabilni, a kdy se zméni v rovnovahu konvektivni. Pfedpokla-
degjme, Ze v ngakém elementu hmoty ve vzdalenosti R od centra hvézdy vzroste nahodnou fluktuaci teplota
Z hodnoty 7" naT” a oznatme rozdil teplot AT = 7" — T > 0. Dale predpokladegme, Zze element bude
v diisledku zvySeni teploty adiabaticky expandovat. Stane se tak 1eh¢im a bude nadnasen smérem vzhiiru, az
se premisti o vzdaenost d R do mista, kde se hustota a tlak v ném vyrovnaji s okolnim prostfedim. Element
bude v tom okamziku mit teplotu

dT dTl’
T =T — dR =T + AT — dR. 206
am) o= (i), @
Jestlize v danem mistéve hvézdé dosud panoval azafivarovnovaha, miizemetepl otu prostiedi ve vzdal enosti
R + dR od centravyjadfit jako

dT
T, =T — dR. 207
" <dR) rad ( )
Mohou nastat tfi pFipady.
1. Po premisténi elementu o vzdaenost dR bude 7" = T,. V tom pfipadé element splyne s okolim.
Podminkou pro to je vztah

drT dr
= ar= [<ﬁ>rad - <ﬁ>ad]d}% (208)

dr dr
- <ﬁ>rad = <ﬁ>ad . (209)

2. Druhou moznosti je, Ze po pfemisténi elementu o dR bude 7" < T,.. V tom pfipadé se element bude
adiabaticky smrstovat, klesne zpét, pocatetni nahodna fluktuace zanikne a zéfiva rovnovaha se v daném
misté udrzi.

3. Konetné tfeti moznosti je, Ze po premisténi elementu o dR bude 7" > T,., tedy

neboli

dT dT’
AT — dR — dR 210
- <dR>ad g (dR>7"ad ( )
neboli
(4 S (4T (212)
dR rad dR ad

Element bude tedy nadal e adiabaticky expanovat ajeho nadnéSeni smérem vzhliru bude pokracovat, nastane
konvektivni pohyb.



Podminkou vzniku konvektivni rovnovahy je tedy nerovnost (211). Pokusme se ji vyjadfit pomoci zna
mych stavovych veli€in. Konkrétni vyraz pro levou stranu nerovnosti (211) |ze ziskat pfimo z rovnice zafivée
rovnovahy (186). Vyraz pro pravou stranu nerovnosti (211) odvodime s vyuzitim 1. véty termodynamické,
kterou jsmejiz dfive zapsali ve tvaru

P
TdS = dU + PdV = dU — e (212)

PYi rozkladu zmén vnitfni energie podle vztahu (134) miizeme predpokladat di. = 0, nebot Kato (1966)
ukazal, ze podminka konvektivni rovnovahy odvozena bez ohledu nazmeény stfedni molekul ove hmotnosti
CasticjesiIng S nez podminkaodvozenaobecné. Toto zanedbani se ovSem necini v rovnici tepel nérovnovahy
(132). Diferencidly v rovnici (212) vyjadfime pomoci tlaku P ateploty 7', takze dostaneme

oUu oUu
dU = | = | dT — | dP 213
v (or), o (an), @3
op dp
dp=|=—| dT+ == dP 214
o= (an) e (on) o &
apo dosazeni do vztahu (212)
_(oU P Op\ dT ou P dp\ dP
15 = <8T 2 aT>P T <ap 2 ap)T T (213)
Vyuzijeme-li nyni opét faktu, Ze entropie ma Gplny diferencial, mlizeme napsat podminku zaménnosti
derivaci
0,1 (oU Pop 0,1 (oU Pop
o7 (8_T - ﬁa—T)]) = ar'T (a_P - E&TP)T)’ (216)
coz |ze jesté za predpokladu zaménnosti druhych derivaci vnitfni energie a hustoty upravit natvar
U\ _P(0p\ _T (dp) _1(9mp) 1)
orP),. p*\orP), p*\0r'), p\O0InT)/,
OznaCime-li jesté
Olnp
0=~ <8lnT>P’ (218)
prejde rovnice (215) do tvaru
oUu P) )
TdS = = || = — | dT — —dP. 21
ds = dQ l(@T)P—i_pT]d pd (219)
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VyuZzijeme-li definice specifického tepla arovnice (219)
oQ ) ( oU ) Po
cp=|l=| =|=| +—, (220)
< aT ) , or), pT

TdS = dQ = cpdT — %dP. (221)

dostavame konecné

Neéktefi autori tento vztah pouzivaji i na prave strané rovnice tepelné rovnovahy. S ohledem na zanedbani
¢lenli s du setim ale dopoustgji chyby, kteramuize hrét roli zejménau model U s hlubokymi podpovrchovymi
konvektivnimi zonami. Pro prakticky vypocet je tfeba pouZit pro veliiny cp ad konkrétni vyrazy zavisgjici
m.j. | na pouzité stavove rovnici.

Zde se omezime na obecnou formulaci. Pro adiabaticky dgj (d.S = 0) pfejde (221) na

cpdl = §ptdP, (222)
takze
dT 5 dP
— = ——. 223
(dR) wi CPPAR (223)

S pomoci rovnic hydrostatické a zafive rovnovahy (81) a (185) miizeme tedy nerovnost (211) psat ve tvaru
3kpLg S 0GMp
16macR?T? — cpR?

(224)

nebo po Upravé a zavedeni symbolu

dinT PdT PdT dR
( = oo (225)

“dlnP '\ TdP TdRdP
|ze podminku konvektivni rovnovahy zapsat jednoduse jako
V7"ad Z Vad- (226)
Konkrétni vyrazy jsou
3kPLg
— 227
Vrad 16macGMgT*’ (227)
opP
i = _ 228
Va = oo (228)
Vyhodou tohoto zapisu je, Ze rovnice zafivé a konvektivni rovnovahy nabudou formalné stejneho tvaru
T TM
dr _ _GTMg v, (229)

dMp 4Tt PR*
kde V = V,.q Vv Oblastech, kde neni splnéna podminka (226), a V = V.., tam, kde splnéna je. Ze
soucasné teorie konvekce plyne, Zze asi v 95-98 % hmoty hvézdy je konvekce adiabaticka atedy V.o, =
V4. V podpovrchovych vrstvach se pouziva semiempiricka teorie konvekce, ve které vystupuje parametr

charakterizujici pomér mezi stfedni volnou drahou konvektivniho el ementu a tlakovou Skalou (—déLRP) _1.
Obvykle se empiricky tato hodnotavoli, typicky 1 - 2.
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4 Matematicka struktura rovnic hvézdného nitra

V ramci sférickych jednorozmérnych model i hvézdného nitra mtizeme na celou Glohu hledét tak, Ze mame
dvé nezavisle proménné: Prvni je bud geometricka soufadnice nebo néaka zobecnéna soufadnice, napr.
hmota M obsaZzenave sférické slupce o poloméru R, kterou jsme zde pouzili. Druhou nezavisle proménnou
je vyvojovy Cas modelu t. Vidéli jsme, Ze vlastnosti hvézdne latky jsou vesmeés funkcemi teploty, hustoty
(nebo tlaku, ktery je s hustotou a teplotou svazan pomoci stavove rovnice) achemického slozeni. Zavislymi
promeénnymi jsou teplota, tlak, zarivy vykon, polomér slupky o hmoté My a ovSsem chemické slozeni.
Casova zavislost se projevuje explicitné v rovnici tepelné rovnovahy (132). Chemické slozeni ma urcitym
zplisobem vyjimecné postaveni v tom, Ze jeho zmény |ze pocitat explicitné. Omezime-li se na nuklearni
premeény vodiku a helia, 1ze napF. pro asovou zménu helia psat

oY

ot = Z o Ly, (230)
kde koeficienty «; zjevné oznaCuji pfevracenou hodnotu mnozstvi energie vzniklé Uplnou nuklearni premé-
nou 1 g latky v té které reakci (koeficient pro nuklearni spalovani heliabude mit pfirozené v daném pripadé
opatné znaménko, nez reakce spalovani vodiku na helium), a E; jsou energetické vydatnosti jednotlivych
reakci. Pro kazdé misto ve hvézdé proto miizeme (pri zanedbani vysSich ¢lenll) psat

oY
Y(Mp,t+ A1) =Y (Mp, t) + —- At (231)

V oblastech konvektivnich zon je jesté tfeba takto ziskané veliCiny homogenizovat s ohledem na G¢inné
promichavani. V kazdé konvektivni zoné bude obsah helia Y homogenni a bude dan vztahem

B j’K Y(MR, t -+ At)dMR

Yic(t + At) = IR . (232)

ProtoZe v oblastech spalovani vodiku musi viude zlistavat konstantni soucet rel ativniho mnozstvi vodiku a
helia atéZ obsah uhliku, a protozZe v oblastech spalovani helia plati

X =0, Y+ X¢=konst., (233)

|ze pomoci zmén relativniho obsahu helia Y vude snadno spocitat i zmény ostatnich elementd.
Pokud nas zajima detailni chemicky vyvoj jednotlivych isotopll, je pfirozené mozné rozepsat zvlast
jednotlive Easti jadernych reakci asledovat zmény vSech i sotopll pomoci vétsiho poctu anal ogickych rovnic.

5 OKkrajové podminky
Ackoliv nam priroda pri poznavani d&jli ajejich pricin obvykle haze klacky pod nohy, v pripadé hvézdnych
model il bylamilosrdnav tom smyslu, Ze se ukazuje, ze protohvézda po svém vzniku v molekul arnim mraénu

projde pfi smrStovani stadiem, kdy je prakticky celave stavu konvektivni rovnovahy. To znamena, ze jedna
okrajova podminka je netekané jednoducha miizeme predpokladat, Ze na pocatku nuklearniho vyvoje je
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hvézda chemicky homogenni, apfijmout chemické sloZeni pozorovanév atmosféfe normalnich hveézd jako
vychozi. Casto se prijima chemické slozeni Slunce, konkrétné

X=0,70-0,71, Y =0,27—0,28, Z=0,02.
Pro vychozi model je té& mozno predpokladat, Ze je zcela stacionarni, abréat tudiz v rovnici (132)

83
5 =0 (234)

T
v celé hvézdeé.
Nyni uvazujme okrajové podminky ve druhé nezavisle proménnét.j. v ramci jednoho daného modelu.
V centru je ziggme

Lr=0, R=0. (235)

Tyto okrajové podminky vedou k singularité zakladnich rovnic. V blizkosti centra hvézdy proto pouzijeme
linearni aproximaci, v zasadé rozvoj se zanedbanim ¢lenli vySSich fadll. Pro hmotu obsazenou v kouli
o poloméru R Ize v blizkosti centra pfiblizné psat

4
Mp = 5 R, (236)
Mg Mg
( / dMp = / An R2p.dR) (237)
0 0
takZe misto rovnice zachovani hmoty (78) dostavame
3Mp\ ?
R ( R) | (238)
AT p,
Rovnice tepelné rovnovahy (132) prejde zigimé do tvaru
ds.
Lp= <Enukc - Tcﬁ) MR. (239)

Zbylé dvé rovnice prejdou do tvaru

p — Pc—/GMRdMR:

4 R*
GMR 47Tpc %dMR
- n- Sl ()’ 2
47 3 MI%
G (4Amp. 51
:Pc—/—( >M3dM:
4 3 R R
G [4m\3 4 2
_ Pc—g(?ﬂ)spé”Mg (240)
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aanalogicky
4 3 o4 2
T—T, - % (?ﬂ) pEMAT.V, P (241)

M,

predpokladat na povrchu hvézdy nulovy tlak a teplotu. Obvykle se misto toho pocita zjednoduSeny model
povrchovych Easti hvézdy, pfitemz seuvazuji dvértiznévrstvy: fotosféraapodfotosférickevrstvy, vekterych
jemateria jesté ve stavu neliplnéionizace akde nel ze konvekci povazovat za adiabatickou. Podfotosférickée
vrstvy obsahuji obvykle pouze 2 — 5 procent hmoty hvézdy, ale Casto vice nez polovinu jejiho celkového
objemu.

Vefotosfére, jgiz celkovahmotnost i rozméry jsou jiz zanedbatel né, se obvyklejako nezavisle proménna
voli opticka hloubka 7, ktera se zavadi pomoci vztahu

dr = kpdz, (242)

kde = oznaCuje geometrickou hloubku uvazovaného mista ve fotosféfe méfenou od "vnégsiho okraje”
fotosféry smérem do stfedu hvézdy. Pro priibéh teploty s optickou hloubkou |ze pouZit aproximagni vztah

M

model |ze psat

1 3
T = §Tjﬁ(1 +57). (243)

(V&mnéme si, Ze z uvedeného vztahu vyplyva, Ze teplota v optické hloubce 2/3 se prave rovna efektivni

M,

v pracech Bohm-Vitense (1958) ¢i Ando a Osaki (1975).
Pro zménu tlaku plynu | ze psat

AP, = gpdz, (244)

kde ¢ = GM,R;? je gravitatni zrychleni na povrchu hvézdy. Po zavedeni optické hloubky |ze psat
dP, = gx~'dr. Podle Unsdlda (1955) je tfeba tihovée zrychleni korigovat s ohledem natlak z&feni podle
vztahu

geft = g — O-’%C_lT;lﬂ“v (245)
takze prtibéh tlaku plynu ve fotosféfe miizeme poCitat podle rovnice

P,
afy _ g (246)
dt K
Je zZigime, ze vyraz pro efektivni tihove zrychleni je zaloZzen navztahu (243) pro nejjednodussi atmosféru.
Podle (177) a (182) plati totiz
4 160

dP, = —aT?dT = ——T3dT. (247)
3 3¢
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Diferencovanim vztahu (243) dostavame
3
AT3dT = ZTjﬁdr, (248)
takze
dP, = oc ' Tigdr. (249)

Odtud jejiz vyraz (245) pro efektivni tihové zrychleni nasnadé.

Je dobre si uvédomit, Ze pokud pro prtibéh teploty s optickou hloubkou pouZzijeme ngaky dokonalgjsi
model atmosféry, je nutné pouZit i prislusné modifikovany vyraz pro korekci tihoveho zrychleni o tlak zareni
V rovnici (245).

S vyuzitim interpolace v tabulkach opacitnich koeficientli (pfipomeime si, ze x = x(p, T')) je mozno
rovnici (243) arovnici (246) Ci jgji dokonal gjSi tvar feSit numericky od optické hloubky 0 az do dolni hranice
fotosféry t.j. proT = % (Nékteri autori doporucuji ukoncit FeSeni az u 7 = 2.) Pro optickou hloubku 0 se
obvyklevoli ngjakavelmi mala, ale nenulovahustota p, napt. 10~¢ kg m=3. Nadolni hranici fotosféry bude

T = T _» (250)

T=%7

P — — P, +§T4 ). (251)

Z definice efektivni teploty jesté plyne

L. = AnR20T = macR* T, (252)
takze
L.\3
Ro=Tg (=) (253)
mac

Vypocet pro podfotosférické vrstvy se obvykle jesté zjednodusuje tim, Ze se predpoklada, Ze zafivy tok
Ly se v téchto oblastech s malou hmotou a mimo zonu nuklearni pfemény prakticky neméni a rovnice
tepelné rovnovahy se ze soustavy rovnic vypousti. Z vypocetnich diivodll se ukazuje vyhodné volit v téchto
oblastech za nezavisle proménnou tlak, nebot hmota se méni velmi malo. Rovnice hvézdné stavby proto
nabudou tvar

dMR 47TR4
- _ 2
dP GMp (254)
M 2

ﬁ _ dR dMpg _ R (255)

dP dMpgr dP pGMpg

dT dl" dMp T

dP ~ dMpy dP 12 (256)

Tyto rovnice se obvykle numericky integruji (napf. metodou Runge-Kutta) od povrchuaz do Mg /M, =
0,97, kde jiz mblizeme predpokladat, Ze je hvézdny material zcelaionizovan,
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6 Henyeova metoda integrace vnitinich ¢asti hvézdy

V soucasnosti se k feSeni rovnic vnitfni stavby hvézd nejCast§ji uziva metoda kompletni linearizace rovnic,
kterou poprvé navrhli Henyey aspol. (1959) akterase pozdgji zacala pouZivat i k vypoctu model il atmosfér.

6.1 Metoda Uplné linearizace

Princip celého postupu je nasledujici: Celé nitro hvézdy rozdélime na dostateCny poCet koncentrickych
slupek a v kazdé na pocéatku zvolime n&aké priblizné hodnoty velicin R, L, P a T. Pfedpokladejme,
Ze budeme tyto slupky Cislovat smérem od povrchu do centra. Iterani vypoCet pak probiha nasledovné:
Povrchovouintegraci az do mista, kdeje Mz /M. = 0,97, provedeme pro tfi rlizné hodnoty efektivni teploty
a svitivosti v okoli otekavané polohy modelu v Hetzsprungove-Russelloveé diagramu. Jestlize hodnoty
zavislych proménnych v misté s Mr/M, = 0,97 oznafime indexem 1, |ze z onéch tfi integraci urCit
koeficienty «, 3 a~y linearni formy

Ry = o P+ BT+, (257)
Ly = aoP+ BT + 72, (258)
jimiz aproximujeme skutecné funkéni zavis osti
Ry = fi(P,Th), (259)
Ly = fo(P,Th). (260)

Diferenciani rovnicestavby nahradimerovnicemi diferencnimi pro kazdou dvojici slupek, Cili misto derivaci
piSeme napf. pro Jtou a (J+1)-ni slupku
Ry — Ry
Mg, , — Mg

J

(261)
avyrazy napravych stranach rovnic vypocteme pro primérné hodnoty mezi J-tou a (1) slupkou. Jestlize
ony Ctyfi diferentni rovnice upravime prevedenim vsech ¢lenli nalevou stranu do tvaru

Gi=0, (i=1,2,34), (262)

pak tyto rovnice musi byt splnény vSude a miizeme proto pro opravy vychozich hodnot R, L, P aT napsat
soustavu Ctyf linearnich nehomogennich rovnic

Gi + dG; =0, (i=1,2,3,4), (263)
0G; 0G; 0G;
dG; = “"AR AL AT 264
R, 1tor, At T, © T (264)
0 0smi neznamych
ARy, ALy, APy, AT}, (265)
ARJ‘I’lu A[/J‘Flu APJJrlu ACZ_'JJrl' (266)
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Analogickou Upravou rovnic (258) a diferencovanim dostaneme dalSi dvé rovnice, které predstavuji linea-
rizované okrajové podminky na horni hranici podpovrchovych vrstev hvézdy:

ARy = oy AP+ ATy — Ry +oqP+ BTh + 7, (267)
ALI = OégAPl—FﬁgATl—L1+052P1+52T1+’)/2. (268)

Pomoci téchto vztahli miizeme eliminovat neznamé AR, a /AL, z rovnic (264) pro prvni adruhou slupku
a ziskame tak 4 rovnice pro 6 neznamych, tedy opét dvé z nich miizeme vyjadrit jako linearni funkci
zbylych ¢tyf neznamych, dosadit do rovnic pro druhou atfeti slupku atak postupovat az do centra hvézdy.
Rovnice (264) pro (N-1)-ni a N-tou (centrani) slupku budou ovsem obsahovat pouze 6 neznamych, nebot
R. = 0alL, = 0. Podosazeni dvou veli¢in z pfedchozi dvojice slupek proto v centru ziskame soustavu
4 linearnich rovnic pro 4 neznamé. Po jgim vyfeSeni dosazujeme postupné ziskané veliCiny oprav zpét
do odpovidgjicich rovnic, ve kterych jsme vzdy dvé neznamé z pfedchozi vySSi slupky ucinili funkcemi CtyF
neznamych ze slupky nasledujici. Tak postupneé ziskame vSech 4N+2 neznamych. Tyto vypoCtené opravy
prictemek prislusnym veli¢inam v celem model u. Ze vztahu (253) miizeme rovnéz spocitat efektivni teplotu
opraveného modelu. Pokud se efektivni teplota a zafivy vykon dostanou mimo meze dané tfemi zkusmymi
integracemi z fotosféry az k horni hranici podpovrchovych vrstev, musime zvolit opravené hodnoty ajednu
¢i dvé integrace opakovat. Poté miizeme cely postup s opravenymi hodnotami vech veliGin opakovat, ato
do té doby, nez vSechny opravy zavis e proménnych ve vSech slupkéach neklesnou pod mez presnosti, kterou
budeme pozadovat.

Pokud pocitame vyvoj hvézdy t.j. Casovou posloupnost modeltl, zvolime jesté asovy krok mezi dvéma
modely a pred kazdou iteraci jesté ve vSech slupkach spocteme nové chemické slozeni podle vztahu

Y;(t) N aY;(t + At)
ot ot
prficemz v konvektivnich zonéach se poté provede stfedovani podle vztahu (232).

Yi(t + At) =Y;(t) + 0, 5(

)AL (269)

6.2 Mezelinearizace

Je poucné ucinit si predstavu o tom, jak zdarné Ize linearizaci diferencidnich vztahll vést do extrému.
Vezméme si pro priklad rovnici hydrostatickée rovnovahy ve tvaru
dP  GMgp
dR R2
Jestlize budeme derivaci na levé strané nahrazovat diferenci mezi centrem a povrchem (rozdélime hvézdu
na pouhé dve slupky), dostavame

(270)

P.—-0 GMg 3M, 1GM,
= — sttedni — — a ) 271
0— R, (R?LMftd ATR32 R? ert)
s prihlédnutim k tomu, Ze pro gravitacni zrychleni v centru plati
GMR 47
. = limp_o—— = —GRp. = 0. 272
9o = limp—o~" =~ GRp (272)
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Tabulka 1: Srovnani spocteného centraniho tlaku s odhadem

Hmotahvézdy log P. (model) log P, (odhad)

(Mo) [CGS] [CGS]

1 (nyni) 17,356 15,128
7 16,609 14,709

25 16,275 14,518

Po Upravé dostavame tedy nasledujici odhad centralniho tlaku ve hvézde:

3GM?
¢ 8mRY’

(273)

Dosadime-li hodnoty pro Slunce, dostavametlak asi 1, 34 x 10'° [CGS], zatimco z modelu Slunce vychéazi
hodnota 2, 269 x 107 [CGS]. Dostavame tedy dosti velky rozdil. V tabulce je srovnani modelu a odhadu
pro nékolik hmotnosti hvézdy. Je zgjimave, ze vztah mezi logaritmem tlaku spoctenym a odhadnutym je
skoro dokonale linearni. Vidime, Ze odhad vede k poklesu centralniho tlaku s rostouci hmotnosti hvézdy,
ve shodé stim, co davgji realné modely. Velmi sportovné feceno: jakysi odhad toho, Ze tlak v nitru je hodné
vysoky, pomoci i tak hrubé linearizace dostavame, a dokonce miizeme spravné kvalitativné odhadnout, jak
se meéni v zavislosti na hmotnosti hvézdy.
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7 Vyvoj osamocené hvézdy

Podle souCasnych predstav vznikaji hvézdy z nahodného zhu&téni chladné mezihvézdné latky v obrich
molekulovych mratnech. Tyto procesy jsou dnes predmétem intenzivniho vyzkumu, a to i v souvislosti
s rozvojem pozorovacich technik, které prfima pozorovani chladné hmoty dovoluji. Je zZigmé, ze se jedna
kladali.

Alei poté, kdyz jiz mlizeme platnost rovnic hvézdné stavby piedpokladat, je vyklad hvézdného
vyvoje a jeho detailnich pricin obtizny, protoze se jedna o rovnice diferencialni a funkcni zavidlosti
stavovych veicin nateploté atlaku jsou vesmés velmi komplikované.

V jisté chvili se ptivodné nahodné zhusténi zatne dale smr&tovat jiz diky vlastni gravitaci a vznikgjici
protohvézda projde stadiem, kdy se v celem 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 vyznamnaslucovani lithia, beryliaabbru, ale nakonec primarni
slucovani vodiku na helium. Uvolhovana jaderna energie je zCasti vyzarena, zCasti je pohlcena; to vede
k rlistu centralni teploty, hustoty a tlaku. Protoze nuklearni produkce energie je funkci vysoké mocniny
teploty aje pfimo Umérna hustoté, vede rozdil podminek od mistak mistui k ustaveni potfebného gradientu
tlaku a k dosazeni stavu hydrostatické rovnovahy.

POZOR, jetfeba vzdy mit na paméti, Ze jeto gradient tlaku, nikoliv tlak sam, co pUisobi proti sile
pritazlivosti. Chybnatvrzeni natoto téma se ob¢as objevuiji i u renomovanych autord.

Okamzik ustaveni hydrostatickée rovnovahy byvaobvykle ztotozihovan s polohou hvézdy v HR diagramu
nat.zv. hlavni posloupnosti nulového véku. Polohahvézdy jejednoznatné danajeji hmotnosti a pocatenim
chemickym slozenim.

7.1 llustrativni priklad: vyvoj hvézdy o hmoté4 M

PopiSmesi jako ilustrativni pfiklad vyvoj hvézdy s pocateCnim chemickym slozenim mladych hvézd v Ga-
laxii, X = 0,602, Xy = 0,014 aZ = 0,044. U této hvézdy hrgje jiz rozhodujici roli CNO cyklus jaderné
premeény. V centru hvézdy a jeho okoli se jiz pfi dosazeni hydrostatické rovnovahy vytvori konvektivni
z0na, ktera zahrnuje 18 % celkovée hmotnosti hvézdy. Primarni prficinou vyvoje hvézdy je jaderné slucovani
vodiku. Diky nému postupné v centralnich ¢astech ubyva vodiku a pfibyva helia. Na produkci nuklearni
energieto madiouho jen maly vliv diky Gcinnému promichavani v konvektivni zong, které do centra hvezdy
prinasi stale novy materia bohaty na vodik. Ubytek vodiku mavsak za nasledek pokles opacity, ktera pro
dané hustoty ateploty klesa s klesgjicim obsahem vodiku. Pokles opacity znamena pfirozené podle rovnice
(227) i pokles V.. aVv dusledku toho setedy postupné zmensuje hmotnost konvektivniho jadra. Zmendujici
se konvektivni jadro za sebou tak nechava v jiste oblasti hvézdy zonu plynule se méniciho chemického
slozeni, s klesgjicim obsahem vodiku smérem k centru.

Jinym diisledkem nuklearnich pfemén v nitru hvézdy je postupny rist stfedni molekulové hmotnosti
castic v konvektivni zoné, coz vzhledem ke stavové rovnici vede k mirnému poklesu tlaku s Casem. Klesa
i gradient tlaku, vnitfni Casti hvézdy se smrstuji a zahfivaji, coz ovsem zvétSuje vykon nuklearni produkce
ave svych diisledcich i riist stfedni hmotnosti ¢astic. Po 63 milionech let (bod 2 v obréazcich) prevysi riist



teploty rlst stfedni hmotnosti ¢astic a centralni tlak se pocne zvySovat. Po celou tuto dobu v diisledku rlistu
produkce energie roste i celkovy zéfivy vykon na povrchu hvézdy.

Vysvétlit diivody vyvoje ostatnich povrchovych charakteristik je nesnadng, protoze se zde kombinuje
nékolik vlivll. Vypocet ukazuje, Ze rostouci tok zarive energie z centra hvézdy zplisobuje po dlouhou dobu
I pozvolnou expanzi vngSich vrstev, spojenou s poklesem teploty v nich. Klesai efektivni teplota hvézdy.
AZ po vice nez 84 milionech let se tento pokles teploty zastavi a teplota zatina znovu rlist. ”Kréatce” poté
(v Case 86,1 miliont let) dosahne polomér hvézdy lokalniho maxima a zatina klesat. To ovdem jen urychli
riist teploty.

Prvotni priina téchto zmén spociva opét v nitru hvézdy. V té dobé kled jiz relativni hmotnostni obsah
vodiku v konvektivni zoné pod 0,04, coz se ukazujejako kritickahodnota. Pfitom spotfebavodiku diky rlistu
teploty i hustoty stale roste. V ¢ase 88,5 milionii let klesne obsah vodiku v jadru na hodnotu X = 0, 0015,
coz jiz vede k poklesu vykonu nuklearni produkce av diisledku toho pak i k poklesu centralni teploty.

Pokles produkce je tak prudky, Ze cela hvézda se zatina smrétovat. To ale vede k rlistu hustoty a teploty
v obl astech pozménéného chemického slozeni, které po sobé zanechalak centru ustupujici konvektivni zona
V dlsledku toho vznikne nad jiz teméf heliovym jadrem druhé energerické maximum nuklearni premény
vodiku nahelium, vodikova slupka. I ntensitatohoto zdroje zpocatku velmi rychleroste, takze do vrstev blize
expandovat (bod 6, t=88,589 miliont let). Nasledkem toho dochazi k novému poklesu teploty a zpocatku i
zarivého vykonu hvézdy.

S poklesem energetické produkce v centru se zmen3uje Ly atedy i V.4, takZe po velmi kratké dobé
zanikne centralni konvektivni zona (bod 7, t=88,618 milionii let). Cela oblast se rychle prizplisobi stavu
zarivé rovnovahy anastavakréatké obdobi relativni stability, ve kterém se do znatné miry se zastavi expanze
hvézdy i smrstovani jadra. (Gravitatni energie uvolhovana v jadru je v té dobé zhruba o fad mensi, nez
v obdobi zaniku konvektivni zony.)

Jaderné reakce v centru brzo spotfebuji i zbyvajici zasobu vodiku (bod 8, t=90,50 miliénu let), takze
dochazi k novemu prudkému smr&tovani jadra spojenému s riistem tlaku, hustoty, uvolhovani gravitacni
energie atedy i rlistu centralni teploty. RUst teploty a hustoty narusi i relativné stabilizovanou vodikovou
slupku, ve které nastavanovy rychly rtist produkce nuklearni energie. To vede k nové expanzi aochlazovani
obalu hvézdy. Poklesteploty je rychlejsi nez pokles hustoty, opacitni koeficient roste apo urcitém Case vede
I postupnému poklesu zafiveho vykonu hvézdy (bod 9, t=93,5 milionu let).

Vodikova slupka se neustal e zuzuje a posouva smérem k povrchu. Souvisi to s Ubytkem vodiku smérem
k centru a poklesem teploty a hustoty smérem k povrchu. Produkce energie ve slupce proto zvolna klesaa
snizuje setim padem i zafivy vykon celé hvézdy.

PokraCujici pokles teploty vyvola pokles ionizace v podfotosférickych vrstvach, coz vede ke vzniku
konvektivni zony, kterase postupné rozsifuje smérem k centru hvézdy. V tenké vrstvé nad touto konvektivni
zonou navic poklesne opacita, €imz je pfenos energie smérem k povrchu usnadnén. Jetfebasi pfipomenout,
Ze zatimco v oblastech se zaFivym pfenosem energie dochéazi k expanzi zEasti na Ukor pohlcovaného zareni,
v oblastech konvekce probihaexpanze prakticky adiabaticky, tedy pouze naGkor vnitfni energie. Vysledkem
je, ze zafivy vykon hvézdy znovu roste atento riist probihatak rychle, jak rychle se dolni hranice konvektivni
zony priblizuje k okraji hofici vodikové slupky.

Tato nova zména struktury hvézdy vede k rlistu teploty atedy i produkce energie ve vodikove slupce. To
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je pozoruhodna situace - poprvé za cely vyvoj od hlavni posloupnosti nulového véku jsou pro chovani celé
hvézdy urcujici procesy probihgjici v jgjich podpovrchovych vrstvach.

Zarivy vykon hvézdy roste do té doby, nez teplota v blizkosti centra hvézdy dosahne hodnoty 108 K.
Poté zapoCne v centru hvézdy jaderné sluCovani heliana uhlik. V centru se opakuje podobna situace jako pri
zapal eni vodiku béhem kontrakce hvézdy k hlavni posloupnosti nulovéeho veku. Smrstovani jadra se zastavi
av jadru se ustavi stabilni stav, postupné se ovSem vytvori konvektivni zona, ktera pfi svem zvétSovani
vede k diskontinuité chemického slozeni navnéjSim okraji zony. Hlavnim diisledkem vak je, Ze zastavenim
kontrakce jadra se zhorSi podminky pro sluCovani vodiku na helium ve vodikové slupce, ktera jei nadale
nejvydatngSim energetickym zdrojem hvézdy. AC se to zda ponékud kuridzni, zafivy vykon hvézdy po
zazehnuti dalSiho zdroje nuklearni energie proto za€inaklesat ajegji polomér se zmensuje. Vzhledem k niZsi
energetickeé vydatnosti slu¢ovani helia na uhlik, trvarelativné stabilni obdobi hofeni helia v jadru hvézdy
mnohem kratSi dobu, nez faze pobytu hvézdy na hlavni posloupnosti. Po vyCerpani heliav jadru dojde opét
analogicky k hofeni helia v heliové slupce. Nyni vSak dochézi jiz ke dvojité vazbé: jak se nyni uhlikové
jadro 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 hofeni vodiku ve slupce a tedy ke smr&tovani hvézdy a
poklesu jejiho zafivého vykonu. V téchto fazich vstupuje do hry dalsi faktor, ktery nami uvazované modely
dobre nepopisuji: tnik hmoty veformé hvézdného vétru. (V nékterych vypoctech se tinik hmoty berev potaz
formou parametrického popi su nazakladé empirickych Gdajtl.) Hvézdav diis edku dal Sich nuklearnich reakci
s mensi a mensi energetickou vydatnosti stale zrychluje svilj vyvoj, coz vede k tomu, Ze je nakonec tieba
dalSi vyvoj jiz uvazovat dynamicky, s pouzitim pohybové rovnice misto rovnice hydrostatické rovnovahy.
Dochézi k pulsacim obal u hvézdy, v HR diagramu se hvézda pohybuje po velice slozitétrajektorii v blizkosti
asymptoticke vétve obrll. MUize dojit i k odvrzeni celého vngjSiho obalu hvézdy.

Vyslednym produktem jadernych reakci jejadro slozenéz prvkd skupiny Zel eza, jejichz atomovastruktura
jevelmi stabilni. Jeho dalSi smr&tovani nakonec zastavi el ektronova degenerace centranich Casti hvézdy.
vyzkumu. Pokud nedojde k odvrzeni obalu v duisledku dynamickych nestabilit, spotfebuje se po zastaveni
kontrakce jadra v diisledku elektronové degenerace zbytek nuklearniho paliva v horicich slupkach a cela
hvézda se zatne smr&tovat a skonci jako vice ¢i méené kompaktni objekt v blizkosti hlavni posloupnosti Cisté
heliovych hvézd.

7.2 Odlidnosti hvézdného vyvojev zavidosti na hmoté hvézdy

PocateCni hmotnost hvézdy je pro cely jgi vyvoj zcela urcujici. Jiz z nazoru a z toho, co dosud vime, je
zZigmé, Ze hvézdy s vySSi hmotnosti budou diky vétsi viastni gravitaci schopny dosahovat pfi pocatecni
kontrakci vysSich centralnich teplot. Vzhledem ke strmé zavisl osti energetické vytéznosti jadernych reakci
nateploté |ze proto oCekavat, ze nuklearni vyvoj i ostatni faze vyvoje hvézdy se budou s rostouci hmotnosti
Zkracovat. To vypocty také skutecné potvrzuji. PopiSmesi nyni, jak seliSi vyvoj hvézd v zavidosti najgjich
pocatecni hmotnosti, ponékud podrobnéji.

Je-li hmotnost protohvézdy mensi nez asi 0,075 M, nestaCi jgi vlastni pfitazlivost k tomu, aby v jgjim
jadru dosl o k Fadnemu zapél eni vodikové syntézy. Hrouceni jadra proto pokracuje, hvézdachabé zari naikor
zmén potenciani energie anakonec je smritovani jadra zastaveno jeho narlistajici €l ektronovou degeneraci.
Hvézdam v tomto stavu se v poslednich letech zacal o fikat hnedi trpaslici avyviji se velké Usili je skuteCné
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Tabulka 2: Vyvoj osamocené hvézdy v zavidosti najeji pocatetni hmotnosti

Hmotnost Stadium hofeni Stadium hoteni Konetné stadium
Mg) vodiku helia vyvoje
< 0,075 ne ne hnédy trpaslik
0,075-0,5 ano ne dynamické oscilace
p-p Fetézec elektronovadegenerace +
0,5-1,0 ano: zadné konvektivni jadro ano hvézdny vitr
1,0-2,0 | ano: postupnérostouci konvektivni zona ano 1
2,0-10,0 ano: roste podil CNO Fetézce ano bily trpaslik
10,0-50,0 ano: CNO dominuje, ano supernova —
semikonvekce, ano neutronova hvézda
> 50 konvektivni prestfel ovani ano Cernadira

pozorovat. V jistém smyslu se natomto konci hmotnosti dostavame k fil osofické otazce, co jesté povazovat
za hvézdu. Limitné bychom za hnédého trpasliCka mohli povazovat i nejvétsi planetu slunecni soustavy,
Jupitera o hmotnosti méné nez 0,001 M, u néhoZz je z méfeni kosmickych sond, které kolem ng prolétly,
znamo, ze zCasti zari diky vlastni gravitatni energii, nikoliv pouze odrazenym svétlem Slunce.

U hvézd, jgichz hmotnost nepfevysuje hmotnost Slunce, probiha jaderné slucovani vodiku na helium
temé&’ vylucné formou proton-protonového cyklu, jehoz energeticka zavislost na teploté je méné strma.
V dbisledku toho v takovych hvézdach zaujima oblast nuklearniho slutovani relativné vétsi objem nez u
hvézd hmotngjSich. Krométoho se u nich viibec nevytvori centralni konvektivni zonaanedochazi k zadnému
vyraznému prechodu mezi hofenim vodiku v jadru a ve vodikové slupce. Dlouhé obdobi klidného vyvoje
tak zahrnuje i dobu hofeni vodiku ve slupce. (Z tohoto pohledu Ize Fici, Ze si lidstvo pro svou existenci
nevybralo tak Spatnou centrani hvézdu.)

Pro hvézdy, jejichz hmotnost je menSi nez asi 0,5 M, navic elektronova degenerace zastavi kontrakci
jgjich jadra po vyhoreni vodiku dfiv, nez je dosazena tepl ota potfebna ke slucovani helia na uhlik.

U hvézd s hmotnosti mezi 1 a2 M, dochézi k jinému zajimavému jevu: béhem jegjich stabilniho vyvoje
po zapaeni vodiku v jadru se jgjich centrani konvektivni zona postupné zvétduje v zavisosti natom, jak
se spolu se zvolnarostouci centralni teplotou stéle vice na produkci energie podili i CNO cyklus.

Pro hvézdy shmotnosti mezi 0,5 aasi 10 M, miizeme predpokladat, Ze v pozdéjSich fazich vyvoje ztrati
diky dynamickym oscilacim avlivem hvézdného vétru své vngjsSi vrstvy a poté, co sev jgich jadru uplatni
elektronova degenerace, konci jako bili trpadlici, horké avelmi husté hvézdy, skrblici svou z&fivou energii
avelmi zvolna chladnouci.

Konetné u hvézd s hmotnosti vétsi nez asi 10 M, dochézi béhem hofeni vodiku v jadru k rozSifovani
konvektivni zony v diisledku znatného tlaku zareni. Protoze v uvazovaném rozsahu tepl ot ahustot je opacitni

koeficient urCovan predevsim rozptylem navolnych elektronech, pro ktery plati vztah
k=0,19(1+ X), (274)

roste opacita s rostoucim obsahem vodiku a vrstvy nad konvektivni zonou se tak stavaji vici konvekci
nestabilni. Vytvari set.zv. semikonvektivni zona, oblast, ve které dochazi pouze k Castetnému promichavani
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chemickych element( tak, aby v kazdem misté byla spinéna podminka V.., = V4. V literatufe se rovnéz
vedou spory o tom, zda nedochéazi k jevu, ktery se v anglictiné nazyva convective overshooting. Jde o to,
Ze pokud je materid vztlakem nadlehCovan a unaSen konvekci vzhiiru, miize kineticka energie velkych
konvektivnich elementli zplisobit to, Ze se €ast materidlu dostane i do mist, kde jiz podminka konvektivni
rovnovahy spinéna neni. Tim by se velikost oblasti, ve které dochazi k promichavani materidlu, ponékud
zvétSila

Jak ukéazal teoreticky jiz Chandrasekhar (1938), pokud hmotnost jadra slozeného z prvkl skupiny zeleza
prekroCi 1,4 M, staci jiz jeho vlastni pritazlivost k tomu, aby prfekonalagradient tlaku vznikly el ektronovou
degeneraci, dochazi k dezintegraci atomovych jader a vznika neutronoveé jadro. Kolaps jadra je provazen
prudkym uvolnénim obrovského mnozstvi energie, coz vede k odmr&téni celého obalu rychlostmi, které
prekonavaji rychlost tnikovou, do okolniho prostoru.

V Galaxii extremneé vzacné hvézdy s pocatetni hmotnosti nad asi 50 M ., by mohly v zavéretnych fazich
vyvoje dosahnout v jadru tak velkou pritazlivost, Ze by dodo k uplatnéni relativistickych efektli a vzniku
Cerné diry. Je tfeba ovSem upozornit nato, Ze napf. modelové vypoCty Zenevské skupiny (napf. Schaller a
spol. 1992), ve kterych se bere v potaz i Unik hmoty ve formé hvézdného vétru, ukazuji, ze napi. hvézda
S pocatetni hmotnosti 60 M, ztrati jiz béhem faze horeni vodiku v jadru pinych 12 M.

Modelové vypocty rovnéz potvrzuji to, co bylo feCeno na zacatku: Vyvoj probihatim rychlgji, ¢im je
hvézdahmotnéjsi. Zivotni doby hofeni vodiku v jadru jsou navic rostouci funkci pocatecniho obsahu vodiku
i plvodniho obsahu tézkych prvka.

8 Srovnani predpovedi teorie hvézdného vyvoje s pozorovanim

Zkoumeime nyni otazku, nakolik se zjednoduSena teorie stavby a vyvoje hvézd, zalozena na jednorozmér-
nych modelech, shoduje stim, co je o stavbé avyvoji hvézd znamo z jgjich pozorovani.

8.1 Jak srovnavat teorii hvézdného vyvoje s pozorovanim?

Jezieimé, zevsechny makroskopickéeveliciny, jez charakterizuji hvézdy, akteré miizeme ze Zemé pozorovat,
se v diisledku hvézdného vyvoje v naprosté vétsiné vyvojovych fazi méni prilis pomalu, nez abychom je
mohli béhem lidského Zivota pozorovat. Kvantitativni pozorovaci (daje o jasnostech €i teplotach hvézd
existuji (az na nékolik Cestnych vyjimek) pouze za obdobi poslednich asi 100 — 150 let. Nezbyva proto,
nez se pii srovnavani teorie s pozorovanim uchylit ke statistice ak jinym nepfimym metodam srovnavani a
k hledani dtikazli diferencovaného vyvoje v diisledku rlizné poéatetni hmotnosti hvézd.

Uvazme nejprve, jaké méfitelné veliciny mtizeme pro podobné porovnavani pouZzit.

8.1.1 ZA&fivy vykon hvézdy

Velké mnoZstvi hvézd bylo promé&eno v Johnsonoveé U BV systému i ve Stromgrenove uvby. Hvézdné
velikosti méfené ve Zluté barvé Stromgrenova systému y jsou primo navazany na Johnsonovy hvézdné
velikosti ve Zlutém filtru V' jeho systému. | z dalSich praktickych diivodl se pfi srovnavani dat z rliznych
zdrojli jevi hvézdna velikost mérena ve Zluté barvé jako nejvhodngjsi: rozlozeni energie hvézd se v oblasti
Zluté barvy kolem 550 nm méni jen zvolna s vinovou délkou a také extinkEni koeficient naSi atmosféry
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je pfi pozorovani ve zluté barveé nizsi, nez v barvé modré €i fialové. (Za dobrych pozorovacich podminek
ziidkakdy na kterékoliv pozemské observatofi presahuje hodnotu 0,3 — 0,4; v dobrych podminkéach byva
pouze asi 0,15.) Ze vSech téchto diivodil jsou méfeni ve Zluté barvé zatizena negjmensimi chybami atake se
nejsnaze prevadgi na standardni systém.

Chceme-li ovsem méfeni jasnosti ve Zluté barvé srovnavat s bolometrickym zafivym vykonem modelu
L., musime provést nékolik krokl. Nejprve musime naméfenou zdanlivou hvézdnou velikost prepoCitat
na velikost absolutni, jakou by hvézda méla ve vzdalenosti 10 pc od nas. (1 pc = 3,085678x10% m je
vzdalenost, ze kteréje vidét stfedni polomér zemske drahy okolo Slunce, astronomickajednotka, pod thlem
10.) Protoze tok zéFeni v prazdném prostoru ubyva se ¢tvercem vzdaenosti d, je ziggmé

d2

My =V ==2,5log 7. (275)
Vlivem mezihvézdné hmoty dochazi vsak na velkych vzdaenostech k pohlcovani svétla hvézdy, coz se
obvykle popisuje absorptnim koeficientem ve Zluté barvé Ay.. Po promé&eni fady hvézd, u nichz bylo
mozno ziskat urCitou pfedstavu o jgjich vzdaenosti od néas, bylo zjisténo, ze absorpci ve Zluté barveé Ize
dobre popsat pomoci vztahu Ay = 3,2E(B — V'), kde veliCina E(B — V') oznaCuje zCervenani barevného
indexu (B — V). To se daz méfeni v Johnsonoveé ¢i Stromgrenové systému obvykle dobfe ur€it. Z¢ervenani
|zetakeurcit podlevelikosti charakteristického zavinéni v priibéhu spojitého spektrav dalekém ultrafialovém
oboru kolem 250 nm, jehoz velikost je Umérna velikosti zCervenani £(B — V).

Zdanliva hvézdna velikost ve Zluté barvé, opravena o mezihvézdnou absorpci, se obvykle oznacuje
indexem nulaaje tedy

Vo=V — Ay. (276)

Pro absolutni hvézdnou velikost ve Zluté barvé, zvanou obvyklevelikost visual ni, tak dostavamejednoduchy
pracovni vztah

My =Vy+5—>5logd =V, +5+ 5log. (277)

Vztah (277) mlzeme prirozené pouZzit jen tehdy, zname-li vzdalenost hvézdy od nas. Pro hvézdy do
vzdalenosti asi 100 pc bylo mozno vzdalenosti jiz od dob astronomického vyuZziti fotografickych emulzi
urCovat trigonometrickou metodou. V nedavné dobé se diky mimoradné uspésné druzici Evropské kos-
mické agentury Hipparcos, ktera méfilavelmi pfesné paralaxy atéz jasnosti hvézd v obdobi et 1989-1994,
podarilo tuto hranici prakticky o jeden fad zvétsit. Kromeé toho |ze méfeni jasnosti této druzice porizovana
ve velmi Sirokopasmovém filtru a oznaCovanajako H,, v mnoha pfipadech velmi presné prevést na John-
sonovu hvézdnou velikost ve Zluté barvé pomoci vztahu, ktery publikoval Harmanec (1998). Jinou —i kdyz
podstatné méné presnou — moznosti je odhadnout vzdalenost podle vzhledu spektra hvézdy. Tato metoda
t.zv. spektroskopické paralaxy byla navrzena Adamsem a Kohlschiitterem (1914).

Rozdil mezi bolometrickou avisualni absolutni hvézdnou velikosti se nazyvabolometrickakorekce BC.
Bolometrické korekce byly empiricky uréeny na zakladé mé&feni Ghlovych primérli hvézd pomoci inten-
zitniho interferometru, méfeni jgich rozlozeni energie a s pouzitim model 1 atmosfér pro odhad prispévku
z kratkovlnné Casti spektra. Souhrnné jsou jako funkce efektivni teploty tabelovany v praci Code a spol.
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(1976) nebo v zavidosti na spektralnim typu hvézd v praci Popper (1980). Jgjich prictenim k absolutni
visuani velikosti ze vztahu (277) dostavame potfebnou absolutni velikost bolometrickou:

Mo = My + BC. (278)

Tuto bolometrickou hvézdnou velikost miizeme jiz pfimo porovnat s bolometrickou hvézdnou velikosti
spoctenou ze z&fivého toku hvézdy, udaného v jednotkéach zéfivého toku Slunce, ktery byva obvykle
v pracech s modely hvézdnych niter tabel ovan:

Mbol — Mb01® = —2, 510g L* . (279)
Le

ProtoZe novgSi studie ukazuji, ze zafivy vykon Slunce se ponékud meéni béhem jedenéctiletého slunecniho
cyklu, aprotoze hodnota samazavisi nasoucasné presnosti nasich méreni, vyskytuji sev literatufe pro zarivy
vykon Slunce mirné odlisné Gdaje. To je ovsem neprijemnost, ktera do naSich srovnani vnasi zbyteCnou
nepresnost navic. Proto Mezinarodni astronomicka unie pfijala na svem 23. valném shromazdeni r. 1997
resoluci (pro niz jsem mé to potéSeni jako zastupce Ceského narodniho komitétu Unie i osobné hlasovat),
ktera stanovi, ze nadéle jiz nebude bolometricky zafivy vykon hvézd kalibrovan zafivym vykonem Slunce,
ale ze jeho nulovy bod bude pevné stanoven, konkrétné

Ly = 3,055 x 10®*W pro (280)
Mpo = 0™00. (281)

To jinymi slovy znamena, Ze bolometricka hvézdna velikost neni jiz definovana pouze relativng, ae abso-
lutné. Snadno zjistime, ze pro z&fivy vykon ve W plyne z pravé uvedené definice vztah

Mo = —2,5log L + 71, 2125. (282)

Je snadné si ové&it, Ze to dobfe odpovida €asto pfijimanym nasledujicim stfednim hodnotam pro Slunce
Myg, = +4775, (283)
Lo = 3,846 x 10%°W. (284)

8.1.2 Efektivni teplota hvézdy

Efektivni teplotu hvézdy |ze odhadnout pfimo z jejiho spektralniho typu. Existuji rlizné kaly efektivnich
teplot od rliznych autorll, jako dobrou Ize doporucit napf. $kalu publikovanou v praci Popper (1980).
Idealni ovSem je pouZzit k urceni efektivni teploty spoctené detailni modely hvézdnych atmosfér asrovnavat
pozorované a spoctené profily fady spektranich Car, az nalezneme model, jehoz spoctené Cary nejlépe
popisuji spektrum pozorované.

8.1.3 Hmoty a poloméry hvézd

Pro fadu zakrytovych dvojhveézd, jejichz vyvoj nebyl dosud ovlivnén pfimou interakci mezi slozkami, se
podarilo ze spektroskopie a fotometrie urcit vsechny jgjich zakladni viastnosti: hmoty, polomeéry, efektivni
teploty a zéfivée vykony slozek.

50



Poloméry hvézd |ze rovnéz ziskat z kombinace interferometrickych pozorovani, ze kterych ziskame
Ghlové rozméry, a ze spolehlivé uréené vzdalenosti. Tu lze pro blizsi hvézdy zZiskavat pfimym trigono-
metrickym méFfenim, jak uz o tom byla feC vy3e, nebo |ze studovat hvézdy z hvézdokup s dobfe uréenou
vzdalenosti.

8.1.4 Hertzsprunglv-Russellliv diagram pro hvézdokupy

Protozei hvézdokupy, patfici do nasi Galaxie, jsou od nas vzdaleny ngjméenédesitky parsekil, miizemevzhle-
dem k jegjich daleko menSim vlastnim rozmérlim predpokladat, Ze vechny jejich Eleny vidime prakticky
ve stejné vzdalenosti od nas. Toto poznani se stalo zakladem pro jeden z nejlepsSich testl teorie hvézdného
vyvoje. Pro danou hvézdokupu totiZ stali provest méFeni jasnosti jejich &lenli v ngakém standardnim foto-
metrickém systému a poté zkonstruovat diagram barevny index versus zdanliva visuani hvézdna velikost.
Takovy diagram je v zasadé jen jingym provedenim HR diagramu. Pfikladné pro Johnsonliv U BV systém
existuje velmi dobréa kalibrace mezi indexem (B — V') a mezi spektranim typem Ci efektivni teplotou
hvézdy. Protoze vSechny hvézdy kupy jsou zhruba stejné daleko, popisuji zdanlive jasnosti hvézd zcela
spravné jgjich vzajemné jasnosti.

8.2 Vysvétleni hlavnich rysi HR diagramu

Zcela zasadnim Uspéchem teorie hvézdného vyvoje je to, Ze dokéaze velmi dobre vysvétlit nerovnomérné
rozlozeni hvézd v HR diagramu. Konkrétné hlavni posloupnost v HR diagramu se ukazala byt identicka
smnozinou bodill (log Twg, M), které definuji modely hvézd o rliznych pocatetnich hmotnostech pro faze
klidného slucovani vodiku nahelium v jegich jadrech. Teorie pfedpovida, Ze tyto faze vyvojetrvaji nejdéle,
a proto mame statisticky nejvétSi Sanci prave v nich hvézdy pozorovat. Navic se velmi uspokojiveé shoduji
predpovézena a pozorovana pol oha hlavni posloupnosti.

8.3 Projevy vyvojeve hvézdokupach

Historicky prvnim velkym Gspéchem teorie hvézdného vyvoje byl souhlas predpovédi s pozorovanimi
nekolika hvézdokup, ktery publikoval Sandage (1957). Jak jsme podrobné probrali, vyvijgi se hvézdy tim
rychlgji, €im je jejich potatetni hmotnost VétSi. Mimo to miizeme pokladat za velice pravdépodobng, Ze
vSechny hvézdy dané hvézdokupy vznikly soucCasné. Kazda hvézdokupa je tedy jako celek ngak staraada
seCekat, Ze Cimje starsi, tim mené hmotné hvézdy k ni patfici staCily jiz spotfebovat ve svych jadrech zasobu
vodiku a opustit hlavni posloupnost. Sandage poskladal v HR diagramu pozorovani hvézd z 11 hvézdokup
se znamymi absol utnimi visualnimi hvézdnymi velikostmi aukéazal o se, Ze v dolni Casti hlavni posloupnosti
se pozorovani ze vSech hvézdokup dobre shodovala, zatimco v horni Casti se jednotlivé hvézdokupy liSily
podle svého stari.

Toto zasadni zji&téni je dnes pouzivano jiz ne k dilkazu spravnosti teorie hvézdného vyvoje, ale naopak
k urCovani stéri hvézdokup ajejich vzdaenosti od nas. Pri detailnich studiich se postupujetak, ze se ngjprve
pomoci spektroskopickych pozorovani fady ¢lent kupy urci jeji chemické slozeni, konkrétné obsah tézkych
prvkll Z aheliaY a poté se srovnavajeji pozorovany HR diagram s pfedpovédi modelovych vypottl pro
dané chemické slozeni. Z bodu, kde se pozorovana sekvekce hvézd kupy v HR diagramu zacina vzdal ovat
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od hlavni posloupnosti, Ize velmi pfesné odhadovat vyvojovy vék kupy. Naopak konstanta, o kterou bylo
tfeba zmeénit pozorované zdanlive visuani hvézdné velikosti, opravené o mezihvézdnou absorpci, aby se
hvézdy hlavni posloupnosti v pozorovanem a modelovem HR diagramu prekryvaly, se obvykle nazyva
modul vzdalenosti MOD apodle (277) jg ziggmé | ze vyjadrit takto:

MOD =V, — My = 5logd — 5. (285)

Z ng§j mlizeme ihned spocitat vzdalenost hvézdokupy od nés.

Je tfeba se zminit, Ze poté, co byla zpracovana méfeni vzdaenosti z jiz zminované druzice Hipparcos,
ukéazalo se, Ze pro vétSinu dobre pozorovanych galaktickych hvézdokup se fotometricky a trigonometricky
urCené vzdalenosti velmi dobfe shoduji, ale v nékolika pfipadech existuje dosud ne zcela uspokojivé
vysvétleny rozdil. Konkrétné pro velmi znamou hvézdokupu Plejady (M45) je podle Pinsonneaulta a spol.
(1998) fotometricky uréena vzdaenost (s pouzitim model{i hvézdného vyvoje) asi 130 pc, zatimco méfeni
druzice Hipparcos vedou na vzdaenost (116 + 3) pc. Tito autofi vyslovili domnénku, ze méfeni druzice
Hipparcos mohou byt na nékterych Castech oblohy zatizena systematickou chybou. Na obranu spolehlivosti
méfeni druzice Hipparcos vSak velmi presvedCive vystoupili Robichon a spol. (1999), ktefi ukazali, ze
fotometrickavzdalenost Plejad se podie uréeni rliznych autorli pohybuje v rozmezi 124 — 132 pc a z vlastni
analyzy urCili vzdaenost Plgad z druzicovych méeni na 115 — 121 pc. Nezavisle vyloucil existenci
systematickych chyb v mé&feni druzice Hipparcos van Leeuwen (1999), ktery z nich urcil vzdalenost Plejad
v rozpéti 115 — 122 pc. Pribéh ale pokracuje. Munari a kol. (2004) publikovali studii prvni objevené
zakrytove dvojhvézdy v Plggadach HD 23642 a urCili jgi vzdaenost na 132+ 2 pc, ve vyborné shodé
s fotometricky urCenou vzdalenosti Plgjad a v rozporu se vzdaenosti ur€enou druzici Hipparcos. Dalsi
studii zékrytové dvojhvézdy HD 23642 publikovali Southworth akol. (2005). Noveé analyzovali fotometrii
Ziskanou Munarim a kol. a zaméili se na analyzu chyb. UrCili vzdalenost dvojhvézdy nékolika metodami
konsistentné na 139+ 1 pc. To se ovSem |iSi od dfivejSich fotometrickych urceni vzdaenosti Plgad skoro
stejné, jako se tato urCeni liSi od vzdalenosti méené druzici Hipparcos. Pan a kol. (2004) pouzili velky
interferometr na Palomaru a rozlisili prostorovou drahu spektroskopické dvojhvézdy Atlas = HD 23850,
ktera ma obéznou periodu asi 291 dni. Dodli k zavéru, Ze tato dvojhvézda je od nas vzdalena vice nez
127 pc, pricemz nejpravdépodobngSi vzdalenost stanovili na 133 — 137 pc. Zwahlen a kol. (2004) poté
Ziskali i presnou spektroskopickou drahu obou slozek této dvojhvézdy. Vzhledem k tomu, ze z analyzy
astrometricke drahy |ze ziskat Uhlovy rozmé& velké poloosy obéznée drahy a sklon obézné roviny, zatimco
ze spekroskopie |ze urCit rozmér poloosy drahy v absolutnich jednotkach nasobeny sinem sklonu obézné
drahy, vede kombinace obou drahovych feSeni na skoro Cisté geometrické urCeni vzdaenosti dvojhvezdy.
Zwahlen akol. timto zplisobem stanovili vzdalenost Plgjad na 132+ 4 pc.

8.4 Projevy vyvojeve dvojhveézdach

Pokud se podafi pro nékterou zakrytovou dvojhvézdu s dobrou presnosti urcit jgi zakladni fyzikani
vlastnosti, mtizeme se opé&t pokusit 0 srovnani s vyvojovymi modely spoctenymi pro pozorované hmotnosti
obou slozek. Harmanec (1988) kriticky shroméazdil uréeni hmot a polomérlti hvézd hlavni posloupnosti a
odvodil stfedni zavislost téchto velicin na efektivni teploté hvézdy. Jeho empirickou kalibraci [ze porovnat
se spottenou siti modelll Schallera a spol. (1992). Toto srovnani ukazuje velmi dobrou shodu v celem
rozsahu hmotnosti, pro néz byly modely spocteny.
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Andersen (1991) provadé detailni srovnani vyvojovych model i s konkrétnimi dvojhvézdami. Ve vétsing
pripadli nalezl velmi dobrou shodu t.j. v mezich presnosti stegjny vyvojovy vék obou slozek a dobrou shodu
vypoctené apozorované polohy v riiznych diagramech. Pro nékteré systémy se vSak shodu nalézt nepodafilo
pro Zadnée rozumné chemickée slozeni.

Na okrg] poznamenegjme, Ze pro dvojhvézdy s vystiednymi drahami |ze rovnéz porovnavat pozorované
az model &I pfedpovézené stateni primky apsid. | zde existuji pripady dobré shody a pripady neshody, tento
test vSak zavisi na vice okolnostech.

8.5 Test vnitini struktury hvézd pomoci apsidalniho pohybu

Jiz dlouhou dobu je znamo, Ze nékterych dvojhvézd ve vystfednych drahach Ize vyuZzit k mapovani vnitfni
struktury jejich slozek. Pokud by dvojhvézda ve vystiedné draze sestavala ze dvou hmotnych bodt, bude
jgji potencid odpovidat Keplerové draze a obézny pohyb bude elipticky a ve stabilni draze. Jakmile vSak
hvézdy zaujimaji koneCny objem nékteré ekvipotencidlni plochy nebo jakmile se uplatni relativistické
efekty, dochézi k naruSovani €liptického pohybu.

8.5.1 Apsidalni pohyb v klasické mechanice

Podrobné modelovani pomoci harmonickych funkci vedlo ke zjisténi, Ze rozloZzeni hmoty ve hvézdé vede
k postupnému staceni pfimky apsid ve sméru obézneho pohybu, zatimco vystfednost obézné drahy se
neméni. Je-li ob&Zna perioda dvojhvézdy udanave dnech aq = M, /M, opét oznatuje hmotovy pomér, pak
pro zménu délky periastraw ve stupnich za asovou jednotku, v niz je udanaobéznaperioda, plati v klasické
mechani ce nasledujici rovnice:

360

b = T lhaa(150f(e) + (1+ )gle, D)rf +
k22(15¢7" f(e) + (1 + g7 )g(e, 2))r3)] (286)
kde
fle) = (1—eH)(1+3e*/2+¢*/8) (287)
gle,j) = (1—¢€)7(2/%) (288)

ary; ary 0znacuji relativni poloméry primarni a sekundarni slozky, vyjadienée v jednotkach hlavni poloosy
obéznée drahy A.

Cleny sfunkci f(e) vznikaji diky slapové deformaci hvézdy, Cleny s g(e) souviseji srotatni deformaci,
pricemz 2, oznatuje Uhlovou rotatni rychlost j-té hvézdy (; = 1,2) aQx = 27/ P je Keplerova stfedni
Uhlova obéznarychlost.

Konstantavnitfni struktury k- jerovnanule pro hmotny bod adosahujehodnoty 0,75 pro zcelahomogenni
hvézdu. Ze sférickych model{i stavby hvézd ji |ze spoitat podle vztahu

167
b= o / or’d (289)
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a napr. v pracech Clareta a Giméneze (1992) a novgi Clareta (2004) je tato konstanta tabelovana pro
rozsahlou sit vyvojovych model & hvézd o rlizné hmotnosti.

Je ovsem zi'ejmé, Ze pozorovany apsidalni pohyb dvojhvézdy je diisledkem rozlozeni hmoty uvnitf obou
télesaproto z ng lze urcit pouze vahovany stied

ky — crkaq + Czkiz,Q7 (290)
C1 + Co

kde ¢, ac, predstavuji koeficienty u ko1 @ ko2 V rovnici (286). Pro dvojhvézdu se stgjnymi hmotnostmi
slozek je tedy takovy test nejspolehlivgsi.

8.5.2 Relativisticky apsidalni pohyb

Relativisticky apsidani pohyb se fidi nasledujicim vztahem, ktery poprvé odvodili Levi-Civita (1937) a

Robertson (1938):

i 6rG M; + M,
YrTTa AP(1 —e2)’

kde c je rychlost svétla ve vakuu a rychlost staCeni periastra je v radianech za tu jednotku Casu, ve které

se mé&fi obézna perioda. Vzdalenost slozek |ze jesté eliminovat s pouzitim 3. Keplerova zakona a rychlost
staCeni udat ve stupnich za jednotku Casu. Dostavame tak vztah

(7()3 /5038848000 (M, + M,)3

c? P53 (1—e?)
Je vidét, Ze relativisticky apsidalni pohyb zavisi na celkové hmotnosti dvojhvézdy. U kompaktnich objektl
jako jsou binarni pulsary nehragje klasicky apsidalni pohyb prakticky zadnou roli a proto Ize relativisticky
apsidalni pobyb dany vztahy (291) i (292) vyuZit k pfesnemu urceni hmotnosti soustavy. Napf. u binarniho
pulsaru PSR 1913+16 Cini staCeni primky apsid plnych 452 rocné. V roce 2003 byl publikovan objev
binarniho pulsaru s obé&znou periodou 2,4 hodiny, vystfednosti 0,088 a staCenim pfimky apsid o0 16;88 rotné
(Burgay a kol. 2003). Podle rovnice (292) je tedy celkova hmotnost této soustavy 2,58 M. Pro Uplnost
poznamenegjme, ze obé&zna rychlost téles ve draze ¢ini asi 315 kms™!, takze pokud jde o vlastni drahovy
pohyb, Zadné vyznamné rel ativisticke efekty se neuplatiuji.

Vyhodnéjsi vyraz pro relativisticky apsidalni pohyb |ze ovSem Zziskat tak, Ze jesté nahradime hmotnosti
slozek polovicnimi amplitudami kfivek radidnich rychlosti. Ngenze tim ziskame vztah pfimo pouzitelny
na pozorovana data, ale zvySime tim i presnost urceni, nebot z vyrazu zcela zmizi gravitatni konstanta G.
Dostavame tak

(291)

(292)

T:

1080 (K, + K)?
2 Psin?i

(293)

Wr

8.5.3 Cekovy apsidalni pohyb

U obecné dvojhveézdy je staCeni pfimky apsid souctem klasického a relativistického stateni a pro pozoro-
vanou rychlost staCeni w prirozene plati

O = W + Wy (294)
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OznaCime-li symbolem U periodu Uplné rotace primky apsid, plati
_ 360
==

U (295)

Chceme-li ovSem zjistit, jak se pozorovaneé staceni pfimky apsid shodujes hodnotou konstanty vnitfni stavby
ko, predpoveézenou z klasické mechaniky, musime nejprve spoCitat relativisticky pfispévek w, z rovnice
(293), ten odeCist od pozorované hodnoty staceni, tedy

We = W — Wy (296)
a poté spocitat pozorovanou hodnotu konstanty vnitfni stavby podle vztahu

P, 1
360 ¢ + o

(297)

2
Hodnoty k. vypottené z model U stavby hvézd jsou obvykle fadové 103 — 102

8.6 Projevy vyvojezadobu lidské historie

Projevy hvézdného vyvoje miizeme pozorovat jen v pfipadech velmi rychlych vyvojovych stadii. Soudi
Se napr., ze projevem zavéreCnych fazi vyvoje hmotngsich hvézd jsou vybuchy supernov, které rozmetaji
vetSinu hmoty hvézdy do okolniho prostoru. Tento nazor potvrdil vybuch supernovy 1987 A ve Velkem
Magellanové mracnu, kdy byl detekovan i slaby tok neutrin. Jinym argumentem je i pfitomnost pulzaru
v centru Krabi mlhoviny, ktera vznikla pfi vybuchu supernovy pozorovaném roku 1054.

Podobné se soudi, Ze napf. znama proménna hvézda FG Sge s velkou amplitudou zmén, je hvézda
v dynamickém pozdnim stadiu vyvoje (post-AGB star) - viz napr. Jurcsik a Montesinos (1999).

Zadtkaz hvézdnéeho vyvoje se povazuiji i nalezy bilych trpaslikil v centru planetarnich mlhovin.

Nezvykly a originani pokus o ovéfeni hvézdného vyvoje v redlném Case ucinil Mayer (1984), ktery
se srovnanim hvézdnych velikosti z katalogu Almagest se sou¢asnymi pozorovanymi jastnostmi veleobrdi
pokusil statisticky prokazat jejich pozorovatelny vyvoj ve shodeé s teorii. Jeho vysledky vSak byly nedavno
Hearnshawem (1999) podrobeny kritice. | k Hearnshawoveé studii v&ak 1ze mit vyhrady a véc tak zlistava
oteviena.

9 Hveézdny vitr a ztrata hmoty z hvézd

9.1 Zakladnifakta a Gvahy

To, Ze hvézdné atmosféry nemusi byt staticke, a Ze z nich miize dochazet k Gniku hmoty do okolniho
prostoru, naznacoval a existujici pozorovani delSi dobu.

Jiz Biermann (1951) upozornil nato, Ze plynné ohony komet, mifici vzdy smérem od Slunce, nasvédcuji
pfitomnosti radialniho vytoku plynu ze Slunce do meziplanetarniho prostoru, a odhadl vytokové rychlosti
na500 kms~! v blizkosti Slunce, urychlujici se az k 1500 kms~! ve velkych vzdaenostech od Slunce. Od
padesatych let, kdy zaCaly byt vypoustény sondazni rakety a pozdgi i druzice a meziplanetarni sondy, bylo
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primo mozné méfit — nejprve v okoli Zeméaposlézei v rliznych vzdalenostech od Slunce —tento tok plynu,
slunecni vitr, ajeho vlastnosti.

Pro obry a veleobry chladngsi nez GO byly nalezeny absorpcni Cary vapniku a hof¢iku posunuté do
fialova vici rychlosti fotosférickych ¢ar. U znamych spektroskopickych dvojhvézd radiani rychlosti téchto
Car nesdilgji obé&zny pohyb, coz presvédGive dokazuje jejich cirkumstelarni plivod.

Zminéné chladné hvézdy maji vetSinou také chromosférické emise Car vapniku a horCiku a prave pro
hvézdy s cirkumstelarnimi absorpcemi maji dvojité emisni slozky pomér /R menSi nez jedna. Pro tytéz
hvézdy se rovnéz pozoruji cirkumstelarni absorpcni ¢ary He | na vinové déce 1083,0 nm, posunuté do
fiallovao 150 — 200 kms™1.

Pro zakrytové dvojhvézdy sestavgjici z chladného vel eobra a horké slozky spektraniho typu B (soustavy
typu ¢ Aur) Ize béhem zakrytll pozorovat zefména v druzicovych ultrafialovych spektrech cirkumstelarni
¢ary z obaky veleobra av pribéhu zakrytu tak studovat strukturu hvézdného vétru v riizné vzdalenosti od
povrchu veleobra.

Na spektrech s vysokym rozliSenim byly nalezeny ¢ary z cirkumstelarnich obaek M veleobrll az do
vzdalenosti nékolika tisicll polomérli vel eobra.

Pro horké hvézdy spektralnich tfid O a B o vysoke svitivosti byl Unik plynu pozorovan nejprve nazakladé
t.zv. P Cygni profilli (nazvanych podle veleobra P Cygni, pro kterého jsou tyto ary zvlasté napadné):
kombinace emisnich Car s radiani rychlosti odpovidajici radiani rychlosti hvézdy a absorpcnich €ar téhoz
iontu, posunutych do fialova a mgjicich tedy zaporné rychlosti, nazna€ujici expanzi plynu. Poté, kdyz byla
Ziskanaprvni kvalitni ultrafial ova spektra hvézd vné zemské atmosféry, byly u mnohavel eobr{i pozorovany
vyrazné P Cyg profily resonancnich €ar iontll jako C IV, Si IV & NV, které mé&ly v nékterych pripadech
velmi ostfe definovan fialovy okra) absorpce. Ty naznaCovaly, ze plyn se ve velkych vzda enostech urychluje
az narychlosti 2000-3000 kms~1. Pozdgji bylo zjisténo, Ze projevy hvézdného vétru Ize nalézt i u hvézd
se zavojem (v anglicke literatufe Be stars) o niZsi svitivosti, t.j. stfidami svitivosti V, 1V alll.

Z nebeskémechaniky azfeSeni pohybovych rovnicjeznamo, zema-li sehmotnacastice dostat z néjakého
centralniho gravitatniho pole, musi na ni plisobici odstfediva sila v dané vzdalenosti dvakrat prevySovat
pritazlivost centralniho télesa.

Pro Unikovou rychlost od télesa o hmotnosti M, ve vzdaenosti rovnikového poloméru R,,, od jeho
centrav, tedy plati

GM, vi
2 SR (298)
coz vede navztah
1
M2
w=va ()" (299)

Pokud opét hmotnost a rovnikovy polomér hvézdy budeme vyjadfovat v jednotkach hmotnosti a poloméru
Slunce, dostaneme rovnici analogickou rovnici (328) pro Keplerovu obéznou rychlost

M. /Mo ) ’ . (300)

. = 617,61
! <Rrov/R©
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Tabulka 3: Unikovée rychlosti v,, podle rovnice (300) na povrchu rliznych hvézd

Hvézda M R Uy

(Me) (Mg) (kms™?)
Slunce 1,00 1,00 618
orv 26,0 854 1079
O7la 280 229 683
BOV 146 5,80 979
B5V 436 3,01 743
A0V 224 2,09 639
Fov 150 1,56 606
Gov 1,16 1,25 595
KOV 091 1,01 556
MoV 045 0,552 575
MOla 15,8 500, 110

Nékolik orientacnich odhadil, v jakém rozmezi se pro realné hvézdy takove Unikové rychlosti v blizkosti
jejich povrchti mohou pohybovat, je shrnuto v tabulce 3.

9.2 Zaklady teorie hvézdného vétru

Parker (1958) formuloval z&klady teorie slunetniho vétru. Ukéazal, ze potfebné Gnikove rychlosti 1ze do-
sahnout FeSenim hydrodynamickych rovnic, jestliZze pfedpokladame, Ze k vytoku plynu dochéazi ze slunecni
korony zahraté na teplotu 3000000 K v diisledku vysokych tepelnych rychlosti. Podobny mechanismus
mUizeme predpokladat i u jinych chladnych hvézd, které maji rozsahlé podpovrchové konvektivni zony a
tedy i chromosféry akorony.

Horké hvézdy maji jen velmi malé podpovrchové konvektivni zény a proto u nich existence horkych
koron neni prilis pravdépodobna. | kdyby vak korony z ngaké dosud neznamée priciny mély, Parkerliv
mechanismus vzniku sluneniho vétru by nebyl pro horké hvézdy pouZzitelny. Jak upozornili Lucy a So-
lomon (1970), k dosazeni pozorovanych rychlosti hvézdného vétru horkych hvézd (2000-3000 kms™1)
by v hypotetické koroné musely panovat teploty fadu 10 milionl K, pri kterych by ionty C IV, Si IV i
N V musely davno zaniknout v diisledku srazkove ionizace. Lucy a Solomon (1970) proto navrhli jiny
mechanismus: vznik hvézdného vétru plisobeného mechanickou silou v diisledku sel ektivni absorpce zarfeni
v silnych resonanénich arach. Jejich my8 enkabylazasadnim zplisobem vylepSenav klicove praci Castora,
AbbotaaKleina (1975), ktefi ukazali, ze sila, zplisobici Unik plynu z atmosfér horkych hvézd, vznika diky
selektivni absorpci velkym mnozstvim spektranich ¢ar v ultrafialovych spektrech, ne pouze diky Caram
resonancnim. Podafilo se jim ukazat, Zze vysednasilavede naztratu hmoty, kteraje stokréat vyssi, nez podle
vypoCtu Lucyho a Solomona (1970). Jejich prace se zahy stala klasickou praci v oboru a dnes Ize Casto
nalézt odkazy na” standardni CAK teorii hvézdného vétru fizeného zarenim”.

Naznatme si nyni, jak se hvézdny vitr model uje a empiricky popisuje. V zasadeé jde o FeSeni hydrodyna
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mickych rovnic. Prvni je rovnice kontinuity, ktera je pfimo Casovou derivaci rovnice (77)
M = 47 R?pv, (302)

kde M je tok hmoty povrchem koule o polomé&ru R, nazyvany &asto rychlosti ztraty hmoty hvézdnym
vétrem av jerychlost radialniho pohybu plynu ve vzdaenosti » od centra hvézdy.

Podobné jako pfi odvozovani okrajovych podminek pro modely hvézdnych niter mtizeme pro tlak plynu
v atmosféfe hvézdy za predpokladu hydrodynamické rovnovahy psat

dP, GM,
— = —eyp = —(? — 9r)P (302)

dr
kde g, je zrychleni plisobené tlakem zareni.

Uvazme, jakou mechanickou silou plisobi zarfeni o intenzité 7,, natenkou vrstvu plynu o sile dr, nakterou
dopada pod Uhlem 1) z prostorového Uhlu dw. Z definice intenzity plyne, ze mnozstvi zafeni dopadajici
na jednotkovou plochu na povrchu uvazované vrstvy za €as dt pod Ghlem ¢ z prostorového Uhlu dw
% jednotkovém frekvenénim intervalu bude I, cos ﬁdwdudt PFi priichodu vrstvou o tloustce dr urazi toto

B, = 1,pl, cos Idwdudt—"—. (303)
cos v
kde x,, je opét koeficient opacity (absorpce arozptyl) v daném frekventnim intervalu. Jak vimejiz z rovnice
(153), bude prispévek hybnosti dp dan vyrazem
dE,

dp = pa (304)

kde c je rychlost svétla. Prispévek mechanické sily plisobici kolmo na uvazovanou tenkou vrstvu bude
tedy % cos ). Vyslednou mechanickou silu zafeni o frekvenci v plisobici kolmo na jednotkovou plochu
uvazované vrstvy, f, tedy ziskame integraci pres cely prostorovy Ghel:

1 47 dE
l/d — - / 1%
Jrdv cJo dt

ypdrdy  p4m
= Lpr¥ 1, cosVdw =
c 0 c

ypdrd
P gy (305)

kde H, je celkovy monochromaticky tok zafeni v daném misté. Celkova mechanicka sila zareni vSech
frekvenci plisobici kolmo na uvazovanou vrstvu f, tedy bude

/ Jrdv @ / Ky H,dv. (306)
v=0
Porovnanim s rovnici (302) vidime, ze
1 0.]
g =~ / oy Hydv, (307)
v=0



nebot' chceme uvazovat vyslednou silu zafeni vSech vinovych délek.
Pozor, v mnoha pracech byva misto celkového monochromatického toku H,, pouzivan tok I, ktery je
definovan vztahem

H, =1F,. (308)

Lucy aSolomon (1970) ukazali, Ze absorpce zafeni v resonancnich Carach vevinovych délkach v blizkosti
maximazéafiveho toku je dostatetna k tomu, aby vysledné gravitatni zrychleni bylo zaporné. Atmosféra pak
nemiize byt statickaamusi dochazet k Uniku hmoty. Cela véc jejesté usnadiovanatim, ze jakmile se ngaka
vrstva plynu dado pohybu, budou ionty v ni pohlcovat zafeni navysSich frekvencich, nez v klidovéem stavu,
tedy zareni, které predtim pohlcovano byt nemuselo.

Castor, Abbot aKlein (1975) FeSenim pohybové rovnice se zapottenim absorpce v mnoha Carach zjistili,
Ze v nadzvukoveé oblasti je pomér zrychleni Gniku plynu ke gravitatnimu zrychleni téméf konstantni, asi
1,5. Tim vysvétlyji, pro€ |ze rychlost plynu popisovat empirickou formuli

or) = w1 = ) (309)
kterou uzival jiz Chandrasekhar ve tficatych letech. Parametr 5 udavaji roven % rlzni autofi jg ale voli
rlizné. Rychlost v nekonetnu v., musi prevySovat rychlost Unikovou. Spocetli rovnéz, Zze napf. pro hvézdu
hlavni posloupnosti spektralniho typu O5 ini rychlost ztraty hmoty 6.10~¢ M, rotné.

Je dobré si uvédomit, co vSe nam rovnice (307) fika Pokud budeme uvazovat hvézdy, které vznikaly
v obdobi, kdy mezihvézdna |atka obsahovalajen malé procento tézsich prvkl (napf. typicky obsah tézsich
prvkll v Malém Maggelanové mracnu se odhaduje na Z = 0, 004), budou podminky pro vznik silného
hvézdného vétru podstatné horsi, nebot atmosféra takovych hvézd bude obsahovat téméf vylucné jen
nepocetné absorpcni Cary vodiku a helia.

V nedavné dobé byla rozpracovana teorie hvézdného vétru soutfedovaného rotaci smérem k rovniku
hvézdy. Bjorkman a Cassinelli se pomoci této teorie snazili vysvétlovat vznik hvézd se zavojem. Rovnéz
existuji pozorovani, ze hvézdny vitr neni rovnomeérny proud hmoty, existuji naznaky modulace s rotacni
periodou. Na tuto moznost upozornovali napf. Mullan (1984) Ci Harmanec (1991), pozorovanim byla
podobna modul ace poprvé dolozena Owockim a spol. (1995) a hydrodynamicky model cirmumstelarnich
korotujicich struktur byl publikovan v praci Cranmer a Owocki (1996).

10 Vliv rotace

10.1 Rochellv model a jednoduché odhady

Hruby odhad vlivu rotace narozméry hvézdy poskytuje Rochellv model, ktery |ze povazovat za polytropni
model pro n = 5. Pro rotujici hvézdu miizeme uvazovat valcové soufadnice s osou z identickou s osou
rotace adruhou souradnici [, ktera oznacuje kolmou vzdalenost od rotacni osy. Rochellv model je zalozen na
predpokladu, Ze vSechna hmota hvézdy je soustfedéna ve hmotném bodu v jejim centru, a na predpokladu
tuhé rotace s Ghlovou rychlosti w. Jak jsme vidéli, je z hlediska povrchovych vrstev tento predpoklad
u realnych hvézd docela dobre splnén.
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Na Castici v atmosféfe hvézdy plsobi jednak gravitatni sila —GM,r~2, kde r? = [ + 22, jednak
odstiediva silaw?l. Celkovy potencid je tedy

G M,

r

o =

1
+ Wl (310)

Ekvipotencialni plochy jsou zaroven plochami konstantni hustoty, takze rotujici hvézda bude zaujimat tvar
nékteré konkrétni ekvipotenciani plochy.

Zkoumeme, jaké budou vlastnosti kritické plochy, pro niz bude nékde vyslednice pfitazlivée a odstfedivée
sily nulova. Podminkou pro to je nulovy gradient potencialu. Konkrétné dostavame

od 1
= GM.(P+ )52 = —GM.r 3z =0, (311)
0z 2
coZ je ziggme splnéno vSude v roviné rovniku hvézdy t.j. proz = 0, a
P
%—l = —GMI(®+2%)"2 +1w* = 0. (312)
Protoze z = 0, je tato druha podminka splnéna pro [, pro néz plati
GM,(2)2 = (313)
cili
GM, = I3, (314)
Hodnota kritického potencidu je tedy
M, 1
B = L Lo B (315)
lo 2 2

Kriticka ekvipotencidlaje tedy mnoZzinou bodl (1, z), pro néz plati
11
WP+ 2272 + §w2l2 = guﬂlg. (316)

MUzeme jesté Zjistit hodnotu polarniho poloméru takové kriticky rotujici hvézdy =z, jestlize poloZzime
[=0:

3
w2lg’ = §zp01w2lg, (317)
takze dostavame
2
Zpol = glo. (318)

Vidime tedy, Ze hvézda rotujici na mezi své dynamické stability ma rovnikovy polomér o polovinu vétsi
nez polomér polarni.
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To mtize mit vliv naodhady polomérti hvézd z jejich hvézdné velikosti. Pokud bychom pozorovali hvézdu
rotujici v blizkosti kritické rotacni rychlosti zhruba od pblu rotace, budeme vidét v zasadé jgji rovnikovy
polomér, o polovinu V&SI, nez jgi polomér poléarni. Pokud vSak pozorujeme hvézdu zhruba v roving jgjiho
rovniku, mtizeme prlmét zafici plochy v prvnim pribliZeni aproximovat plochou elipsy s velkou poloosou
rovnou rovnikovému, a malou polarnimu polomeéru hvézdy. Pro efektivni polomér R.; tak dostavame

TR% = mab = 1,57 R ), (319)
neboli
Ret = /1, 5Rpo = 1,225 Ry . (320)

Uvedme s v té souvislosti nékolik uziteénych zakladnich vztahtl, které se hodi pro podobné odhady.
U rotujicich hvézd se miizeme setkat s projevy rychlé proménnosti jasnosti nebo profilti spektralnich Car.
MUZe se stét, Ze si budeme chtit ucinit predstavu, v jakém rozmezi se miize nalézat ocekavana rotatni
perioda rotujici hvézdy. OznaCime-li v rovnikovou rotaéni rychlost hvézdy, R, j€i rovnikovy polomér a
P, j€1 rotatni periodu, plati zigjmé
27 Ryoy

V= (321)
Byvazvykem vyjadrovat obvodovou rotacni rychlost v kms—1, rotaéni periodu ve dnech a poloméry hvézd
v jednotkach slunetniho poloméru. Pro slunetni polomér miizeme pfijmout hodnotu ziskanou z presnych
méFeni stfedniho Ghlového poloméru na observatorfi Cote d’ Azur v letech 1975 — 1998 (mlij vypocet stiedni
hodnoty z aproximace dat sinem s periodou 11 let) nasobenou astronomickou jednotkou, tedy

Ro = 1,495979.10" sin(959,'4176) = 6, 95835.10%m, (322)

dostavame uziteCnou pracovni rovnici

Rrov/ R@

v = 50, 6025 (323)

Zadna hvézda nemlize rotovat rychleji, nez kritickou rychlosti vy, pri které se pritazlivaaodstfedivasila
vyrovnavaji (Keplerova €i obéznarychlost), tedy

GM, v
= 324
R%ov RI‘OV ’ ( )
coz vede navztah
GM,\ 2
vk = ( Rmv) . (325)

Pokud opét hmotnost a rovnikovy polomér hvézdy budeme vyjadfovat v jednotkach hmotnosti a poloméru
Slunce a pouzijeme-li moderni hodnoty z prace Gundlach a Merkowitz (2000)

My = (1,988435 4+ 0,000027).10*%kg, (326)
G = (6,674215=+0,000092).10 ' m®kg *s~2 (327)
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bude

1
M,/M 2
=436,72 | =———— | . 328
VK ) <RrOV/R©> ( )
Kombinaci vztahtl (323) a (328) dostavame odhad minimalni mozné rotacni periody ve tvaru
Rrov/RQ
Puin = 0,11587(Ryov/Re) | —7—— 329
Ryo/ R
Pow = 212 =
nin 0,21287(Rp0/Ro) MM, (330)

Pro konkrétni hvézdy ve vétSiné pripadll nezname sklon jejich rotaéni osy vici nam, z rotatniho rozsifeni
profilti spektralnich ar proto uréime pouze projekci rotacni rychlosti v sin 4, tedy hodnotu, ktera je mensi
nez skutetna rovnikova rotaéni rychlost nebo je ji nangjvys rovna. Proto mtizeme pro hvézdu se zméfenou
promitnutou rotatni rychlosti v sin7 —mame-li predstavu o jejim poloméru—odhadnout i maximalni moznou
rotacni periodu s pouzitim vztahu (323):

(RrOV/ R@)
vsini
Je ovSem tfeba upozornit na jednu okolnost. Pokud se ngakym vngSim vlivem vytvori v blizkosti rovniku
hvézdy, kterarotuje hluboko pod kritickou rotacni rychlosti aje prakticky sféricka, cirkumstelarni plynova
obalka (napr. akrecni disk ve dvojhvézdé), mlize byt perioda rotace pripadnych struktur v takové obace
kratSi, nez by plynulo z aplikace vztahll (329) a (330). Odhad mimimalni periody v takovych prFipadech
dostaneme, jestliZze do vztahu (329) dosadime za rovnikovy polomér skutecny sféricky polomér hvézdy.

P = 50,6025 (331)

10.2 Moddy hvézdného vyvoje se zapottenim rotace

Rotace mlize ovlivnit stavbu hvézdy v nékolika smérech:
1. Odstrediva sila vdude mimo rotacni osu hvézdy snizuje efektivni gravitaci.

2. Protoze vektor odstfedivé sily neni mimo rovnik hvézdy rovnobézny s vektorem sily pritazlivé, ekvi-
potencidly prestavaji byt kulove, jak jsmeto jiz diskutovali vySe pro limitni pfipad Rocheova model u.

3. Protoze se zafivy tok meni s efektivni gravitaci v tom kterém misté, neni tok zarfeni konstantni na
daném ekvipotencialnim povrchu, coz miize zménit podminky vzniku konvektivni rovnovahy.

4. Rotace miize ovliviovat konvekci nékolikadalSimi zplisoby: jednak miize plisobit proti konvektivnim
pohybtim, jednak miize — v diisledku prerozdélovani momentu hybnosti uréité konvektivni pobyby
vyvolat i v oblastech zafive rovnovahy ( v diisledku diferenciani rotace, meridionani cirkulace).

5. Rotace zplsobi i meridionani cirkulaci, kteravede na diferenciani rotaci, tavyvola‘stfih’ a efektivni
promichavani hvézdnéeho materidu a to vSe téZ ovlivni prerozdélovani Uhlového momentu hybnosti
a obecné zplisobi, Ze rotaéni rychlost v rliznych ¢astech hvézdy nebude odpovidat konservativnimu
pripadu, t.j. odstfediva sila nebude mit potencial.
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Naprosta vétSina badatel i zabyvajicich se modelovanim vyvoje hvézd se zapottenim rotace se ovsem
zatim omezila na (vnitfné fyzika né nekonsistentni) pfipady, kdy |ze odstfedivou silu potencialem popsat.
PFi obecné formulaci se obvykle vychazi z vektorového tvaru zakladnich rovnic. Pro silové pole se uvazuje
obecny gravitatni potencial a potencid rotace, jak byl popsan dfive (viz vztah (310)). Rovnici hydrostatickée
rovnovahy |ze pak zapsat ve tvaru

1 =
VP =-V®+uw=-VU, (332)
p

kde ® oznaCuje gravitatni potencid, ¥ je celkovy potencial, w je Ghlova rotatni rychlost kolem osy =z a
vektor [ mifi kolmo na osu rotace ajeho délka je rovna kolmé vzdaenosti uvazovaného mista od osy =.
Rovnici kontinuity nahradi Poissonova rovnice ve tvaru

div(V®) = 47Gp. (333)

Misto veliginy Ly je vyhodn&3i uvazovat znovu tok zafeni jednotkovou plochou H a rovnici zafivého
prenosu energie miizeme pak psat ve tvaru

3P =
T=— H 334
v dacT? (3349
arovnice tepelné rovnovahy nabude tvar
V.H = Ep, (335)

kde E predstavuje souCet veskeré uvolhovane energie.

Da se ukazat (viz napf. Schwarzschild 1958), Ze pro rotacni zakony, pro néz Uhlovarychlost rotace zavisi
pouze havzdalenosti od osy rotace z, jsou vSechny fyzikalni veliCiny konstantni podél kazdé ekvipotenciani
plochy. Pro pfipad tuhé rotace Ize pro celkovy potencia psat

U(R, V) = ®(R, V) — %wQRQ[l — Py(cos )], (336)
kde
Py(cos ) = 3(3 cos(29) + 1) (337)

je Legendriiv polynom druhého stupné. Lze definovat jakysi stfedni polomér kazdée ekvipotenciani plochy
R, jako polomér ve sméru 9 = 9y, pro ktery je Py(cosvy) = 0. To je splnéno pro ¢ ~ 55°.

Jak si jako prvni uvédomili Faulkner, Roxburgh a Strittmatter (1968), je v takovém pripadé mozné napsat
pro polomér R, rovnice formané velmi podobné rovnicim pro pfipad nerotujici hvézdy.

Jiny postup zvolili Kippenhahn aspol. (1970). Vy3li z toho, Ze rotace ovliviuje hvézdu dvojim zplisobem:

e plisobi proti gravitaci spolu s gradientem tlaku, a

e zpUisobuije rotacni zplodténi hvézdy.
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Oni se rozhodli zplosténi ignorovat. Predpokladali rovnéz sférickou symetrii Ghlove rychlosti, tedy
w = w(R).Vzhledemk rotatni symetrii |ze proradialni slozku odstfedivésily plisobici naslupku o hmotnosti
dMp pSét

WAl sin¥dMp = w?Rsin® 9dMp. (338)

Stfedovanim pres+) ziskame stfedni hodnotu radial ni slozky odstfedivésily %wQRdM r- Naplo3nou jednotku
na povrchu koule o poloméru R plisobi tedy radialné odstredivasila
WQdMR

AT R2 3 - 67R
PrisluSnarovnice hydrostatické rovnovahy nabude tedy tvar

(339)

dP GM R wz
dMpr  47R4 T (340)
To jetfebavzit v potaz i v rovnici konvektivni rovnovahy.

Jejich metodu prevzali a jesté zdokonalili Endal a Sofia (1976). Predpokladali opét, Zze misty stejné
teploty, tlaku a hustoty jsou ekvipotencialni plochy a jako nezavisle proménnou zvolili velicinu My, t..
hmotu obsaZzenou uvnitf ekvipotenciani plochy s hodnotou celkového potencidlu W. Misto poloméru R
zavedli jakys efektivni polomér ekvipotencialni plochy Ry vztahem

47
kde Vg je objem prislusné ekvipotenciani plochy. To jim umoznilo psat rovnici zachovani hmoty ve tvaru
dMy = pdVy = 47 R3 pd Ry, (342)
atedy
dRy 1
= : 343
dMy 47 R%p (343)

coz je rovnice formaneé stgina, jako pro pripad nerotujici hvézdy. Hodnoty vSech veliin, které se na
ekvipotencidnim povrchu nezachovavaji, stfedovali integraci pres povrch ekvipotenciani plochy.

Asi od druhé poloviny devadesatych let 20. stoleti se studiu vyvoje rotujicich hvézd soustavné vénuje
Zenevska skupina kolem prof. Maedera. Zaklady jegjich pristupu jsou popsany 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 matakovy charakter, ze Uhlovarychlost
rotace w je konstantni na isobarach — plochach konstantniho tlaku. To veelku dobfe odpovida existujicim
studiim turbulence u Slunce i u jinych hvézd. V anglické literatufe se takovy charakter rotace nazyva
“shellular rotation”. Pro men3i rotatni rychlosti |ze takovou rotaci dobfe aproximovat vztahem w = w(R),
ktery predpokladali jiz Kippenhahn a spol. (1970). Meynet a Maeder (1997) ukazali, Ze v takovém pripadé
|ze vyuzit vySe naznaCeny postup s tim, Ze misto ekvipotencianich ploch se uvazuji isobary, a odvodili
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prislusny tvar rovnic. Dal8i studie rotace hvézd jsou popsany v pokracujici sérii praci (Meynet & Maeder
1997, 2000, Maeder 1997, 1999, Maeder & Meynet 2000b, Maeder & Zahn 1998) ashrnuty v praci Maeder
aMeynet (2000a).

Dosud jediné experimentalni dvourozmeérné modely vyvoje rotujicich hvézd publikovali Shindo a spol.
(1997) pro hvézdu o hmotnosti 18 M, a pro heliovou hvézdu o hmotnosti 5 M.

Je ovSem tfeba fici, Ze viechny tyto studie je tfeba povazovat za predbézné. Porovnavani vysledki se
skutecné pozorovanymi hvézdami je proto tfeba Cinit s patficnou reservou, nebot obecny problém v aespon
dvourozmérném (rotatné symetrickém popisu) nebyl jesté zdal eka vyreSen.

10.3 Nékterévydedky vyvojerotujicich hvézd

Sackmann a Anand (1970) spocitali modely rotujicich hvézd hlavni posloupnosti o hmotnostech mezi 5
al0 M. avyvoj rotujici hvézdy o hmotnosti 10 M., za pfedpokladu tuhé rotace a zachovani celkového
momentu hybnosti. Pfi vypoctu vyvoje hvézdy tedy ménili model od modelu Uhlovou rychlost rotace (kterou
podle predpokladu zachovavali pro kazdy ¢as konstantni v celé hvézdé) tak, aby byla splnéna podminka

Jw = konst., (344)

kde J oznatuje moment setrvacnosti celé hvézdy.
Zjistili, Zze za téchto predpokladl je vliv rotace na stavbu hvézd hlavni posloupnosti pomérné maly.
Bolometricky zéfivy vykon se snizuje jen o méné nez 7 % a polarni polomér hvézdy o méné nez 2 %.
Vyrazné zmény vak nastavaji béhem nuklearniho vyvoje hvézdy. S postupnym riistem poloméru hvézdy
sice klesa obvodovarychlost narovniku, ae ukazuje se, ze pomalgji, nez rychlost kriticka, ktera—jak vime
z rovnice (325) — klesa s polomérem podle vztahu

v ~ RT3, (345)

Modely proto vedou k zavéru, ze i hvézdy, které maji na hlavni posloupnosti nulového véku rotacni
rychlosti nékolikrat menSi nez je rychlost kriticka, se béhem vyvoje na hlavni posloupnosti mohou stat
rotatné nestabilni. Sackmann a Anand tim vysvétlovali mozny vznik hvézd se zavojem.

Kippenhahn a spol. (1970) propocCetli vyvoj rotujicich hvézd pro dvajiné mozné pripady:

e Moment hybnosti se zachovavalokaneé v oblastech z&fivé rovnovahy zatimco v oblastech konvektiv-
niho pfenosu energie rotuje hvézda jako tuhé téleso a zachovava se celkovy moment hybnosti.

e Moment hybnosti se zachovava lokalné 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 aternativy spocetli pro hvézdu o hmotnosti 9 M, pfi¢emz pro model na hlavni
posloupnosti nulového véku predpokladali tuhou rotaci. Vyvoj propocitali az do fazi vyhoteni heliaav obou
pripadech vedl v zavéreCnych fazich ke vzniku rychle rotujiciho jadra a pomalu rotujicich vngsich vrstev.
Pro druhy uvazovany pfipad zachovavani momentu hybnosti navic vyvoj nakonci hlavni posloupnosti vedl
rovnéz k rotacni nestabilité hvézdy, autofi vsak upozorfuji, Zzejiz pro model nahlavni posloupnosti nulového
véku kritickou rotaci predpokladali.
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Kippenhahn a spol. také upozornili nato, ze vzhledem k tomu, Ze rotace zmen3uje efektivni gravitatni
zrychleni, chovaserotujici hvézdav jistych ohledech jako hvézdas ponékud mensi hmotnosti, takze vSechna
vyvojova stadiatrvgi 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 M, pro tfi rlizné
aternativy: tuhou rotaci, zcela lokani zachovani momentu hybnosti a pro realisticky model simulujici co
nej|épe oCekavané prerozdé ovani momentu hybnosti ve hvézde (viz Endal a Sofia1978). Dosli k zavéru, ze
pokud hvézda na hlavni posloupnosti nulového veku rotuje s obvodovou rychlosti, ktera se rovna aespon
asi 60 % rychlosti kriticke, dojde u ni béhem vyvoje na hlavni posloupnosti k rotatni nestabilité, kteramiize
napomoci vzniku hvézdy se zavojem.

Kromé toho z jejich vypottt vyplyva, Ze pro stadium obrli vedou jegjich vypotty k niZz&im rotatnim
rychlostem nez jednoduSSi rotatni modely, takZe neni tfeba hledat dalSi mechanismy ztraty Ghlového
momentu u K obrU.

Meynet & Maeder (2000) publikovali prvni sit vyvojovych model i rotujicich hvézd v rozmezi hmotnosti
9-120M,, pro slunetni chemickésl ozeni arlizné pocatetni rotatni rychlosti. Predpokladali nekonservativni
odstfedivou silu, vyvoj rotatni rychlosti modelovali s uvazenim vech znamych procesl a brali v potaz i
ztratu hmoty hvézdnym vétrem. Jgjich vysledky |ze shrnout nasledovné:

1. Vivoj rotacni rychlosti  Obecné Ize Fici, Ze sekularni mechanismy prerozdéeni Uhlového momentu
jakojekonvekce ¢i meridionalni cirkulace se uplatfuji v obdobich klidného vyvoje, zatimco v rychlych
vyvojovych stadiich nemaji dost Casu se uplatnit a Ghlovarotacni rychlost se meéni v zasadeé tak, ze se
|okél né zachovava moment hybnosti. Pro modely na pocatku hlavni posloupnosti byla pfedpokladana
tuha rotace. Vyvo] béhem hlavni posloupnosti pak vede k tomu, Ze Ghlova rotatni rychlost vsude
ve hveézdeé postupné klesa, vEetné centralniho konvektivniho jadra. Zaroven se ustavi diferencidni
rotace, s rotacni rychlosti klesgjici smérem k povrchu hvézdy. (Tak tomu je pfedevsim diky zapoc-
teni ztraty hmoty hvézdnym vétrem. Testovaci vypocet, ve kterém byly uvazovany vSechny procesy
kromeé ztraty hmoty, vede k soustavné rostouci rotacni rychlosti na povrchu hvézdy béhem vyvoje na
hlavni posloupnosti a k dosazeni kritické rotace.) Ke konci Zivotni doby na hlavni posloupnosti, kdyz
relativni hmotnostni obsah vodiku klesne pod 0,05 ajadro se smrstuje, zatne Uhlovarotatni rychlost v
centralnich Castech riist. Ve fazi celkové kontrakce hvézdy po spotiebovani zasob vodiku v jadru roste
Uhlova rotatni rychlost v celé hvézdé. Zejména pro méené hmotné hvézdy (ve studovaném rozsahu
hmotnosti) dosahne v této fazi kratkodobé rotacni rychlost i vice nez 80 % kritické rotatni rychlosti
na povrchu hvézdy. Zajimavym zjistenim je i to, ze béhem vyvoje podé hlavni posloupnosti klesa
rotacni rychlost na povrchu hvézdy tim rychlgji, ¢im vétsi byla pocatecni rychlost rotace. Pravétak je
zajimavé si povSimnout, Ze povrchova rotacni rychlost béhem vyvoje klesa s asem tim rychlgi, ¢im
je hvézda hmotng§i.

2. Vlivrotace navyvojové drahy v HRdiagramu Vzhledem k tomu, Zze—jak jsme sejiz Gvodem zminili —
zavisi tok zareni na povrchu rotujici hvézdy priblizné naloka nim gravitatnim zrychleni, jsou polarni
oblasti hvézdy teplejSi nez oblasti rovnikovée. Hvézda kromé toho nema kulovy tvar a pojem efektivni
teploty podle plivodni definice proto ztraci smysl. Aby i presto bylo mozno konstruovat teoreticky HR
diagram, zavedli Meynet & Maeder (1997) stfedni efektivni teplotu rotujici hvézdy vztahem

L=o0T%S, (346)
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kde S oznatuje plochu povrchu hvézdy. Srovnani vyvoje rotujicich a nerotujicich hvézd ukazuje, Ze

nahlavni posloupnosti nulového véku vede rostouci rotace k poklesu jak efektivni teploty, tak zafivého
vykonu 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 zafivy vykon nez hvézdy
nerotujici. Tento fakt spolu s plisobenim odstfedive sily vedou také k tomu, Ze ztrata hmoty z rotujicich
hvézd je 0 60 az 100 % Vétsi, nez z hvézd nerotujicich. Pocatetni rotatni rychlost 200 kms~1 vede
rovnéz k prodlouzeni zivotni doby na hlavni posloupnosti asi 0 20 — 30 % a pokud porovnavame
isochrony, zvysi takova rotace odhad stafi asi 0 25 %.

. Vlivrotace na povrchové chemickéslozeni Velmi zajimavym vysledkemvlivurotacejeto, zejiz béhem
vyvoje nahlavni posloupnosti dochazi u hvézd v uvazovaném rozsahu hmotnosti k obohacovani jejich
atmosfér heliem a dusikem a naopak k Ubytku uhliku akysliku. Tento efekt roste s rostouci hmotnosti
hvézdy.

. Mozny vztah k nékterym pozorovanym jevim Je tfeba si uvédomit, Ze srovnani vysledktl modelli
rotujicich hvézd s pozorovanim je obtizné ngien proto, Ze rotatni modely se dosud vyvij€ji a nejsou
dokonalg, aei proto, Ze pro danou hvézdu obvyklenezname sklon jgi rotatni osy apokud jde o hvézdu
rychle rotujici, jgji pozorované vlastnosti, vcetné jeji zdanlivé polohy v HR diagramu, se prirozené
budou vyrazne lisit podle toho, zda se na ni divame spiSe od polu €i spide od rovniku. Presto se |ze
0 nékterych souvislostech alespon dohadovat.

e Podminky pro vznik hvézd se zavojem Z pozorovani je znamo, ze nejvétsi procento hvézd se
zavojem se pozoruj e kolem spektralni tFidy asi B2, coz odpovidanahlavni posloupnosti hmotnosti
asi 9 M. Jak jsme vidéli, pro hmotngsi hvézdy béhem vyvoje v diisledku rostouci ztraty hmoty
a Uhlového momentu povrchova rotacni rychlost rychle kles, takze podminky pro Gnik hmoty v
rovnikovych oblastech se zhorsuji. To by s jevem hvézd se zavojem mohlo souviset v pripadé, ze
k nému v zasadé dochéazi ngakym vyvrhovanim materidlu z hvézdy samotné.

e Z pozorovani sezda, Zze prorychlgi rotujici O hvézdy se pozoruje prebytek helia, jsou znamy OBN
hvézdy, u nichz je i prebytek dusiku, aty se vyskytuji hlavné mezi hvézdami hmotngSimi nez
asi 40 M. Rovnéz se zda, Ze obsah heliaadusiku v atmosférach rotujicich B hvézd roste béhem
jgjich vyvoje na hlavni posloupnosti. Tato fakta jsou v dobré kvalitativni shodé s modelovymi
vysledky.

Maeder a Meynet (2001) spocitali rotatni modely pro hvézdy v rozsahu hmotnosti od 9 do 60 M pro

velmi maly obsah tézkych prvkll Z = 0,004, ktery odpovida hvézdam v Maém Magellanové oblaku.
Zjistili, e pri nizkem obsahu tézkych prvki je ztrata Ghlového momentu béhem vyvoje mnohem mensi,
nez pro hvézdy s vy&Sim obsahem tézkych prvkl, coz usnadnuje vznik rotaéni nestability. Tento fakt zcela
zfgimé souvisi s tim, Ze pri nizkém obsahu té&zkych prvkll bude opacita a tedy i zafiva silav atmosférach
prislusnych hvézd mensi — viz rovnice (306) — a mensi je tedy ztrata hmoty hvézdnym vétrem. A pravé
ztratahmoty atedy i ihlového momentu hybnosti brani —jak jsme sejiz zminili —vzniku rotani nestability.
Uvedené zjisténi miize souviset s nedavnymi pozorovacimi dilkazy, ze hvézdokupy s nizSim obsahem
tézkych prvkl obsahuji vySSi procento hvézd se zavojem. Nové modely také |épe predpovidaji obohacovani
atmosfér veleobrll dusikem, v souladu s pozorovanim A veleobrli v Magellanové mratnu a vysvétluji vetsi
pocet Cervenych vel eobrl.
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Zavérem poznamenegme, ze Maeder aMeynet (2000a) publikovali podrobnou pfehledovou praci o vyvoji
rotujicich hvézd.

11 Vyvoj dvojhveézd

Z toho, co jsme s jiz o hvézdném vyvoji povéddi, je zigimé, ze ve dvojhvézdeé se rychlgji bude vyvijet
hmotn&jsi sloZzka. Je-li ob&Zzna perioda atedy vzdalenost mezi slozkami mensi, nez uréita mez, miize sejiz
béhem vyvoje na hlavni posloupnosti, pravdépodobngi ale pfi pfechodu hvézdy z hlavni posloupnosti do
oblasti obri po vypaeni vodiku v jadru, stat, ze se polomér hvézdy zvétsi natolik, ze prekroci mez stability
aplyn z hvézdy zatne odtékat smérem k sekundarni, méné hmotné slozce dvojhvézdy. Tento proces narusi
tepelnou rovnovahu hmotu ztracejici hvézdy a vyrazné zmeéni jeji dalsi vyvoj. PopiSme si ngjprve, jak se
vypoCty ve stadiu vymeény hmoty provadgji.

11.1 Rochellv model ajednoduché odhady

V zhledem k vyrazné koncentraci hmoty smérem k centru hvézdy |ze i ke studiu dvojhvézd velmi Uspésné
vyuzit Rochellv model, ktery je ovem komplikovang$i, nez v pripadé osamocené rotujici hvézdy. Predpo-
kladame opét, ze hmotnost primarni i sekundarni slozky je soustfedéna do hmotnych bodli 0 hmotnostech
M; a M5, w oznatuje Uhlovou obé&znou rychlost soustavy aq = M, /M je hmotovy pomér.

Zvolme pravolhl ou soufadnou soustavu pevné spojenou se soustavou, kteramapocatek v bode M ajejiz
osa X mifi od M; k M,, 0saY jenani kolmaalezi v obézné roviné a osa Z je kolma na obéznou rovinu,
pficemz vzdalenost A mezi obéma hmotnymi body zvolime za jednotku vzdalenosti. Na infinitesimalni
télisko o hmotnosti 1 nachazejici se v obecném bodé (z, y, z) budou plsobit tfi sily: pfitazlivosti obou
hmotnych bod{ a odstfediva sila obé&zného pohybu. Tyto sily maji tvar:

. M _ M. .
F]\/jl = —G,u_,—;'f_’»l, FM2 = —GM_,—;FQ, Fw = /szfg,
|71] |75]
mn = (r,y,2), 7= (x—1y,2), (347)
M,
s = - 0).

Vo w

z Cehoz dostaneme zy = M, /(M7 + M,). Tolik navysvétlenou k soufadnici x vektoru 773.)
OznaCime-li jesté
ri =1l ra =1l rs =73 (348)
|ze celkovy potencia onéch tfi sil zapsat ve tvaru
GM; GM, 1
) (349)
T1 T2 2
JestliZe pro zjednoduSeni z&pisu misto potencidlu 1 zavedeme potencid 2 = 1W/G M, athlovou ob&nou
rychlost vyjadfime pomoci 3. Keplerova zakona

W= G(My+ M)A, A=1 — w®=G(M, + M), (350)
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noindent dostavame rovnici ekvipotencianich ploch ve tvaru

1 qg 1
Q =—+—+=(1 =
([L‘,y,Z) T1+7”2+2( ~|>q)7“3

(@ +52+22) 72 +q((1—2) + 37 +2%) 77 +

I+q, , 2 q2

— (" + —qr + =C, 351
kde C je konstanta odpovidagjici konkrétni ekvipotenciani plose. VEmnéme si jeste, Ze tvar ekvipotencial-
nich ploch je funkci jediné proménné, poméru hmot q.

MUzeme se opét ptat po mistech, ve kterych je vysledna sila plisobici natestovaci télisko nulova. Pro né

plati

0 _00_ 09 _

or Oy 0z
Z konkrétnich vyrazli pro uvedené derivace rovnice (351) plyne, Ze uvedena podminka je pro druhé dvé
rovnice splnénanaose X . Z prvni podminky dostavame rovnici

0Q(z,0,0) x  q(l—2x)

(352)

V kazdém z intervalli (— o0, 0), (0,1) a (1, co) lze odstranit absolutni hodnoty a prepsat rovnici (353) jako
algebraickou rovnici 5. stupnév = s parametrem ¢. Dase ukazat, Ze v kazdem z uvedenych interval il existuje
prave jedno redné feSeni, takZe na ose existyji tfi mista s nulovou vyslednou silou. Tém se obvykle fika
Lagrangeovy body L; —bod (z1,0,0) na spojnici mezi obéma hmotnymi body, L, — bod (z5, 0, 0) leZici
vné méné hmotného bodu M,, a L3 —bod (z3,0,0) leZici vné hmotn&Siho bodu ;. Rozborem druhych
dvou rovnic lze zjigtit, Ze dalSi dva Lagrangeovy body L, a Ls le€Zi pro libovolny pomér hmot v obézné
roviné navrcholech rovnostranného trojuhel nika s obéma hmotnymi body.

Jak jsme se jiz zminhovali u jednotlivych hvézd, vyznam ekvipotencianich ploch spociva v tom, ze
rovnovazna hvézda zaujme tvar nékteré z nich. Zvlasté vyznamna je kriticka plocha obsahujici bod L, —
Casto zvana Rocheova mez — ktera predstavuje mez dynamické stability dvojhvézdy.

Rocheliv model byl vyuZit pfi dodnes vyuZzivané fyzikalni klasifikaci dvojhvézd naoddé ené (obé slozky
maji rozméry mensi nez kritickaplocha), polodotykové (jednasl ozkaje uvnit kritické plochy, druhaji prave
vyplnuje) a dotykové (obé slozky zaplhuji nebo prekracuji kritickou plochu a maji spolenou atmosféru).

Prakticky navod jak pocitat rozméry kritické meze pro zvoleny pomér hmot |ze nalézt v apendixu prace
Harmanec (1990).

11.2 Vypocet hvézdného vyvoje ve stadiu vymeény hmoty

Je zZigime, ze problém vyvoje dvojhvézd je Uloha, ktera zcela zZigimé a zasadnim zplisobem naruduje
predpoklad sféricke symetrie, (ISpéSné pouzity v pripadé model i osamocenych hvézd. Jak jsme si ukazali
pomoci Rocheova modelu, projevi se naruseni nejen sférické, alei osove symetrie ve chvilich, kdy hvézda
expanduje na mez dynamicke stability. Nasledny pfenos hmoty mezi slozkami probiha formou plynného
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proudu, ktery vytékaz okoli Langrangeovabodu L, ajev disledku Coriolisovy sily nevyhnutelné strhavan
ve sméru obézného pohybu hmotu ztracejici slozky, v fadé pripadll — jak ukazuji i nejnovéjsi trirozmérne
hydrodynamické modely — oblétne druhou hvézdu a pfi navratu slozité interaguje s plivodnim proudem.
Kolem hmotu pfijimajici slozky sevytvari akrecni disk atéz sférickaobakaacast plynu opousti dvojhvézdu
aodnéasi s sebou tedy jak Cast hmoty, tak i Cast Uhlového momentu soustavy.

Ze vech téchto diivodll — i pres velky pokrok ve vypocetni technice — fyzikané konsistentni vypocty
vyvojedvojhvézd vefazi vymeny hmoty dosud neexistuji. Pfesto existujejiz od konce Sedesatych | et postup,
jak vyménu hmoty ve dvojhvézdach alespon zhruba modelovat, a jak si uinit predstavu, co asi miizeme
u realnych soustav otekavat.

Vychézi se z nasledujicich zjednoduSeni:

e Pocita se jednorozmérny model hmotu ztracejici hvézdy, misto skutetné geometrie Rocheova modelu
se zadosazeni meze stability poklada, kdyz hvézda dosahne takového polomeéru, ze sejeji objem rovna
objemu odpovidajici Rocheovy meze pro okamzity pomér hmot obou slozek. Ten |ze dobre popsat
jednoduchou aproximaéni formuli

M (t)
M, (t)

kde M, (t), Mx(t) a A(t) oznaCuji hmotu slozky, ktera hmotu ztraci (a ma polomér R(t)), hmotu
prijimajici slozky avzdalenost stfedtl obou hvézd v Case t.

log R(t) = (0,38 + 0,2log ) log A(t), (354)

e Predpokladase, Ze veSkera hmota, kteraexpanduje preskriticky polomeér dany vztahem (354) okamzité
odtéka smérem ke druhé slozce dvojhvézdy. Hrubé odhady expanze plynu do vakua ukazuiji, Ze tento
predpoklad je realisticky.

e Vevsech vypoctech z pocatecniho obdobi byl dale ¢inén predpoklad, Ze pfenos hmoty je konservativni,
t.j., Ze veSkera hmota, odtékajici ze slozky 1 je zachycena slozkou 2 a ze zadna hmota neunika ze sou-
stavy. Navic se uvazova jen Ghlovy moment soustavy souvisgjici s obéznym pohybem a zanedbavaly
se rotatni Uhlové momenty. Toto druhé zjednoduSeni je dosti pfijatelné, nebot rotatni momenty jsou
ve srovnani s ob&znym momentem podstatné mensi. Za takovych predpokladll plati zakon zachovani

hmoty
My (t) + Ma(t) = Mi(to) + Ma(to) = K (355)
ataké zakon zachovani celkového (obézného) momentu hybnosti:
MlMQ MlMQ 2T 9
= — = ——A* 356
M+ ;"% T Myt M; P 50)
Tento vztah | ze jesté upravit pomoci 3. Keplerova zakona
G
3 2
do tvaru
M2 M?
JP=G—12 A 358
M, + M, (3%8)
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coz se pro pripad konstantni celkové hmoty redukuje na podminku
A1) ME(1). M3 () = Alto). M3 (to) M3 (t0) = C, (359)
kde t, oznaCuje Cas pocatku odtoku hmoty.

MUizeme si prirozené poloZit otazku, kdy bude vzdaenost mezi obéma hvézdami minimalni. Rovnici
(359) miizeme s vyuzitim podminky konstantni celkové hmotnosti (355) prepsat do tvaru

A(My) = CM7*(K — My) ™ (360)
ahledat, kdy bude derivace této funkce podle hmoty primaru nulova. Dostaneme
dA(M
dgw ) _ —20M;3(K — M;)? 4+ 20M;*(K — M;)™® =0, (361)
1
coz po Upraveé vede na podminku
2M, = K (362)
neboli
My = M,. (363)

Vidime tedy, ze vzdaenost mezi hvézdami je pfi konservativnim pfenosu hmoty mezi slozkami mini-
malni ve chvili, kdyz se hmotnost obou téles vyrovna

V nékterych pracech z novgsi doby se uvazuje parametricky ztrata hmoty a Uhlového momentu
ze soustavy. Napr. de Loore a De Greve (1992) predpokladaji vztah ve tvaru

dM2 - dMl
AT
pfic¢emz parametr (3 voli konstantni pro celou fazi vymeény hmoty, obvykleroven 0,5. To je nepochybné
urCity nedostatek, nebot |ze pfedpokladat, Ze ve fazich rychlegSiho pfenosu hmoty je pravdépodobnost
Uniku hmoty ze soustavy Vétsi, nez ve fazich pomalych. Predpokladali tedy, ze (1 — ) z hmoty

AT 24

(364)

de Loore a De Greve (1992) predpokladali, ze Ghlovy moment je Umérny celkové hmotnosti soustavy
M(t) = My (t) + Ms(t), cili

J~ M, (365)
a zménu momentu hybnosti popisovali parametrickou rovnici
NJT AM
—=1—-(1- K 366

kde konstantu ~ po pokusech s model ovanim konkrétni dvojhvézdy volili rovnou 2,1.

Mode hmotu pfijimajici slozky se obvykle nepoCita, pouze se registruje jgji okamzita hmotnost tak,
aby celkova hmotnost soustavy zlistala zachovana. Tim se modelovani vyhne problému redlného
popisu hydrodynamického pfenosu hmoty mezi slozkami. de Loore a De Greve (1992) ae pfi svych
nekonservativnich vypoCtech vyvoj hmotu pfijimajici slozky model ovali, ovsem pouzetak, ze pfidavali
prislusnou hmotnost o daném chemickém slozeni.
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Jezi'ejmé, Ze zauvedenych predpokladli miizeme pomoci rovnice (354) z poloméru hvézdy 1 az hmotnosti
obou slozek vypocitat konstantu A(ty) a z ni pak v kazdém okamziku poCitat z rovnic (354) az (359)
ekvivalentni polomér Rocheovy meze v zavidosti na ménicim se hmotovém poméru obou hvézd.

Vypocet vefazi odtoku hmoty pak probihanasledovné Model v Caset + dt konstruujemetak, zezménime
hmotu hvézdy 1 z M, (t) na M;(t + dt) = M;(t) + dM;, (kde dM; < 0) a pomoci rovnic (354), (355) a
(359) urc¢ime novy ekvivalentni polomér Rocheovy meze v Case t + dt. Dale zménime polohu bodu M f,
tedy hranice, kde je jiz tfeba uvazovat neadiabatickou konvekci a neliplnou ionizaci v podpovrchovych
vrstvach, ato tak, aby bylo

Mp(t + dt) < Mp(t)
My (t+dt) = My(t)’

Prakticky to znamena, Ze je tfeba vynechat jednu nebo nékolik prvnich slupek v diferencnim schematu (tyto
vrstvy "odtekly” smérem k povrchu hvézdy). Pokud slupky Cislujeme od povrchu, musime je v takovem
pripadé jesté precislovat. Jinak feCeno, Uloha je v nezavide proménné M nyni definovana na intervalu
(0, M (t) + dMy) misto plvodniho intervalu (0, M (1)).

Casovy krok, ktery odpovida ubytku hmotnosti hvézdy 1 zvolime nejprve zkusmo. Poté obvyklym zpti-
sobem spocteme novy model (1. superiteraci spravného modelu) ajeho polomér porovname s ocekavanym
ekvivalentnim polomérem Rocheovy meze. Pokud se obé hodnoty 1iSi vice nez o poZzadovanou presnost,
zvolime pomoci linearni interpolace novy Casovy krok a spocteme druhou superiteraci. To opakujeme tak
dlouho, az je dosazeno pozadované shody polomérl.

Je rovnéz dulezitée si uvédomit, Ze expanze povrchovych vrstev a naruseni tepelné rovnovahy vedou ke
zménam zafiveého toku i v podpovrchovych vrstvach arovnici tepel nérovnovahy (132), popisujici zménu L
od mistak mistu, jei v nich proto tfebafesit. (Zde se prave vyplati, jsou-li zmeény vnitfni energie popisovany
primo pomoci entropie, nebot se pak nedopoustime zadnych zanedbani v prislusnych rovnicich.) Ve stadiich
vymeny hmoty je ovsem nazacatku kazdého model u tfeba znovu spocitat povrchovy trojuhelnik v diagramu
L vs. T.g pro novou hmotu modelu. V rychlgSich stadiich pfenosu hmoty je to nutné délat dokonce pred
kazdou superiteraci.

Pravé popsany postup byl poprvé navrzen v praci Kippenhahna a Weigerta (1967) a praxe ukazuje, ze
kromé velmi komplikovanych stadii staci obvykle 1 az 3 superiterace k nalezeni spravného ¢asovéeho kroku
mezi modely.

(367)

11.3 Nékteré vysedky modelovani vyvoje dvojhvezd

Je tfeba si uvédomit, Ze vyvoj dvojhvézd nabizi mnohem vice kombinaci, nez vyvoj osamocené hvézdy.
ZaCatek stadia vymeény hmoty mezi slozkami zavisi na pocatecni obé&zné periodé soustavy a na hmotach
obou slozek, dalSimi faktory jsou chemické slozeni a dosud ne dobfe prostudovana dynamika pfenosu
(mnoZzstvi hmoty a momentu unikajicich ze soustavy).

Z vyvoje osamocenych hvézd vime néktera fakta.

e Béhem vyvoje od hlavni posloupnosti nulového veku dosahuje hvézda postupné nékolika lokanich
maxim svého polomeéru. Ne kazdée nasledujici maximum je nutné vetsi nez posledni predchozi, avsak
absolutnim maximem je urCity okamzik ve stadiu veleobranakonci oné €asti vyvoje, kteraje urCovana
jadernymi reakcemi.
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e Zivotni doba pobytu hvézdy na hlavni posloupnosti je klesgjici funkci hmotnosti hvézdy. To pro
dvojhvézdy znamena (pfi rozumném predpokladu, ze obé slozky dvojhvézdy vznikly souCasng), ze
dfive bude expandovat vzdy hmotnéjsi z nich. Casto se pro ni voli termin primarni slozka ¢i primar.

Z rovnice (354) je zigimé, Ze kriticka hodnota poloméru, pfes niz hvézda nemilize dale expandovat,
aniz by ztracela hmotu smérem k druhé slozce, zavisi pouze na poméru hmotnosti obou slozek a na jejich
vzdalenosti. Jak jsme se uz zminili, je-li vzdalenost mezi slozkami dosti mala, miize k vymeéné hmoty dojit
jesté béhem pobytu priméarni slozky na hlavni posloupnosti. Kippenhahn a Weigert (1967) nazvali tuto
situaci pripad A (case A) vymeény hmoty atoto oznaCeni se ujalo. Pfipadem B vymény hmoty se oznaCuje
situace, kdy k prekroCeni Rocheovy meze priméarni slozkou dojde teprve v obdobi rychlé expanze poloméru
hvézdy po vyhoreni vodiku v jgim jadru.

Plavec (1968) odvodil vztahy, pomoci kterych |ze pro konkrétni dvojhvézdu odhadnout kritické hod-
noty obézné periody pro to, aby dodlo k nékterému pfipadu vymeény hmoty s pouzitim vypottll vyvoje
osamocenych hvézd pro chemické slozeni X = 0,708 aZ = 0,02:

log P° = 0,441log M; — 1,06 — s(q), (368)
log P! = 0,7311log M; — 0,86 — s(q), (369)
log P = 2,201log M; — 0,04 — 5(q), (370)

kde s(q) = 1,5logr + 0,5log(1 + q), pfiCemz r = R/A je stfedni relativni polomér Rocheovy meze (viz
rovnice (354) aq = M,/M; je hmotovy pomér mezi sekundarni a primarni slozkou.

Pfipad A vymény hmoty nastane, pokud ob&zna perioda soustavy lezi mezi P° a P! a pripad B, je-li
periodamezi P! a P1. Napf. pro primarni hvézdu o hmotnosti 15 M, dojde k pfipadu A vymeény hmoty
pro ob&zné periody krat$i nez 2188 pro ¢ = 1 nebo pro obéznou periodu mendi nez 2¢30 pro ¢ = 0, 2. Pro
hvézdu o hmotnosti 3 M, je ngjdelSi mozna perioda umoznujici jesté vymenu hmoty v pfipadé A rovna
0!93. Pripad B vymény hmoty pro primar o hmotnosti 15 M, nastane, pokud je obézna perioda krati nez
1202!0. Pro priméar o hmotnosti 3 M, ¢ini tato mez 375.

Prvni realistické modely Ackoliv prvni pokusy o modelovani vymeény hmoty byly Cinény jiz roku 1960,
Ize za prvni dostatetné realisticky vypotet povazovat sekvenci modeltl publikovanych Kippenhahnem a
Weigertem (1967).

PopiSme si priibéh vyvoje dvojhvézdy o plivodnich hmotnostech 4 M, a3,2 M, jak j&j propocetl Har-
manec (1970). Na potatku vyvoje méa uvazovana soustava obéznou periodu 1¢785 a ke kontaktu primarni
slozky s mezi stability do3lo po vycerpani vodiku v jejim jadru, 93,5 milionl let od hlavni posloupnosti
nulového véku. Polomér primaru Cinil dvojnasobek poloméru na pocatku hlavni posloupnosti, 4,78 R.
Obaka hvézdy v té dobé expandovalav duisledku tepel né nestability v jadru, a ztrata hmoty z povrchovych
vrstev tuto nestabilitu jesté urychlila. Pfenos hmoty se proto v prvnim stadiu prudce zrychluje. Tomu napo-
mahai zmensujici se vzdaenost mezi slozkami. Za 84000 let od zatatku odtoku maji obé slozky stejnou
hmotnost 3,6 M, a vzdaenost mezi nimi dosahuje minima. Od toho momentu vede pokratujici vymeéna
hmoty k narlistani vzdalenosti mezi slozkami, coz prirozené brzdi rychlost pfenosu a po 110000 |etech od
zaCatku odtoku tento vliv pfevliadne nad vlivem tepel né nestability, rychlost pfenosu hmoty dosahne svého
maxima9.10~% M, zarok a pocinaklesat. Hmotnost primarni hvézdy ¢ini v té chvili 3,37 M.

Po 127800 letech se plivodni hmotovy pomér mezi slozkami vymeéni. Klesgjici efektivni teplota vede —
podobnéjako pfi vyvoji osamocene hvézdy —k poklesu ionizace v podpovrchovych vrstvach hvézdy astim
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souvisgjicim vznikem konvektivni zony. Asi po 400000 letech od zafatku odtoku zaCne tato konvektivni
zona prudce narlistat smérem do nitra hvézdy.

Je dobfe si uvédomit, Ze vnitfni Casti hvézdy se téméf po celou dobu pfenosu hmoty chovaji znatné au-
tonomnim a vcelku neménnym zplisobem: rovnomérné se smrstuji, aby kompensovaly nestabilitu vzniklou
zanikem centra niho nuklearniho zdroje energie. UrCité zmeény jsou viak patrné. Centrani teplotav pomeéru
k centralni hustoté hned na zatatku odtoku zatina narlistat prudceji nez pred jeho zatatkem. To je chovani
pravé opatng, nez jaké ukazuji modely vymeény hmoty v pfipadé A. Tam totiz centralni teplotu urcuje
predevsim produkce nuklearni energie atas Ubytkem hmotnosti hvézdy prirozené klesa. Na zacatku odtoku
v pripadé A klesa proto i centrani teplota.

K pochopeni priibéhu prenosu hmoty je tfeba povSimnout chovani hlavniho zdroje energie v danem
pfipadé vodikové slupky. Oblast, v niz probiha slucovani vodiku na helium se béhem celého odtoku
absolutné i relativné zmenduje. Maximum produkce se pfitom béhem prvni ¢asti odtoku zvolna pfesouva
smérem k centru, a to jak v polomeéru, tak ve hmoté. To souvisi s rostouci teplotou a hustotou centralnich
Casti hvézdy. Energeticky vykon slupky ale soucasné klesa. To je zplisobeno jednak tim, Ze klesa hustota
a teplota vngjSich Casti slupky, nebot' tyto vrstvy béhem ztraty hmoty expanduji zCasti na Ukor své vnitini
energie, a za druhé proto, Ze ve spodnich Castech slupky rychle ubyva vodiku. Ubytek vodiku nakonec
zplisobi, Ze se (klesajici) maximum hofeni vodiku ve slupce zatne presouvat smérem k povrchu ve hmoté.

Postupné prakticky zanikne plivodni tepel na nestabilita vnéjSich vrstev hvézdy, vyvolana ztratou hmoty,
a dalSi odtok hmoty jiz probiha pouze pod vlivem tepelné nestability v jadru. Tim samozfeimé ubude i
pohlcovani zafive a vnitfni energie v obalu a 472900 let po zaCatku odtoku dosahne zafivy vykon hvézdy
minima a zatina opét narlistat. K tomuto rlistu prispély jesté dalsi diivody. Prechod na konvektivni prenos
energie ve vngSich Castech hvézdy vytvoril (podobnéjako u vyvoje osamocené hvézdy) lepsi podminky pro
hoteni vodiku ve slupce, takze produkce energie v ni za€inardist. Mimo to sejiz hvézdav té dobé zbavilajiz
v&ech vrstev s plivodnim chemickym slozenim a u povrchu se proto méni i velikost rozptylu zafive energie.

Konvektivni zonamajesté jiny diisledek: rychlejsi rlist poloméru hvézdy a nasledkem toho i pfechodné
druhé maximum prenosu hmoty v Case 720000 let od zatatku odtoku, asi 2,5.10~% M, za rok. Poté se
rozloha konvektivni zény i rychlost ztraty hmoty opét zmenSuji a asi po 1113800 letech, kdy dosahne
minimai efektivni teplota, konci rychla faze odtoku. Dalsi vyvoj je urcovan jiz jen tepelnou nestabilitou
jadrahvézdy. Rychlost odtoku hmoty v té dobé ¢ini asi 4.10~" M, zarok adale se zpomaluje. Efekty ztraty
hmoty z povrchu hvézdy jsou v té dobé uz tak malg, ze se hvézda chova prakticky stejné jako osamocena
hvézda plivodni hmotnosti v podobném vyvojovém stadiu. RUst centralni tepl oty pokratuje aza 2080000 let
od pocatku odtoku za€ina v jadru dochézet k nuklearni syntéze helia na uhlik a v Case 2410000 vznika v
centru nova konvektivni zona. Narlistani produkce v jadru ovsem zhorsi podminky pro hofeni ve vodikové
slupce, obal hvézdy prestane rlist a 2517900 let po zatatku odtoku faze vymény hmoty kongi. Plivodné
priméarni hvézda manyni hmotnost pouhych 0,53 M, ale polomér 25,0 R, a obsah vodiku na povrchu Cini
pouze 0,256 proti plivodniho 0,602. Obé&zna perioda dvojhvézdy se prodlouZila na 8492 a pomér hmot se
z plvodniho poméru M, /M, = 0, 8 vice nez prevrétil na M, /M, = 0,079.

Konkrétni vypoCet, ktery jsme pouzili jako ilustracni pFiklad, pokracoval i po skonCeni vymény hmoty.
Plivodné primarni slozka v diisledku rostouci produkce hofeni helia v jadru rychle kontrahuje a zahfiva
se, takZe roste efektivni teplota, postupné mizi podpovrchova konvektivni zona a hvézda se pfesouva v
HR diagramu z oblasti obrli az do blizkosti hlavni posloupnosti heliovych hvézd. V €ase 11599800 let od
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zaCatku vymeény hmoty hvézda konetné znovu dosahne stavu tepelné rovnovahy alokaniho minimasvého
zafiveho vykonu. Je zgjimavé si uvédomit, Ze se tak stalo az v dobé, kdy obsah helia v jadru v diisledku
nukleani pfemény jiz poklesl zhruba na polovinu (Y = 0, 484). Plivodné hmotn&j$i slozka dvojhvézdy je
v té dobé horkym trpaslikem s polomérem pouhych 0,208 R..

Vysledky vyvojevedvojhvézdé mohou byt velmi rozmanité. Konkrétni vypocCty ukazuji, zevyvoj heliové
hvézdy miize vest k dalSimu prenosu hmoty jesté drive, nez se stali k mezi nestability priblizit plivodné
sekundarni slozka, opacny pripad je vsak Castgsi. V tom pripadé se miize stét, Ze se zatne prenaset hmota
nahorkou kompaktni hvézdu, najejimz povrchu tak miize dojit i k nuklearnimu horeni ak eruptivnim jeviim.
Obecné | ze ale uzavfit, Zze pokud k vyméné hmoty dojde v kterékoliv fazi vyvoje hvézdy, ve které z diivodil
zZmén jgi vnitini stavby dochazi pravé k rlistu poloméru, vede prekroteni meze stability ve dvojhvézdé
k fazi mohutné vymény hmoty mezi slozkami, pii které se plivodni hmotovy pomér vice nez vyméni.

11.4 Moddy vyvoje dvojhveézd ver sus pozorovani

Prvnim problémem, ktery se vypocty vymeény hmoty ve dvojhvézdach pokousely vyfesit, byl t.zv. vyvojovy
paradox polodotykovych soustav. Kdyz totiz byly ziskany Gdaje o z&kladnich fyzikanich vlastnostech
dostatecného poctu dvojhvézd akdyz zaCala byt po roce 1950 vyuzivanaklasifikace dvojhvézd na oddé ené,
polodotykové a kontaktni, ukézalo se, ze ve vSech pripadech zaplhovala Rocheovu mez u polodotykovych
soustav méné hmotna sekundarni slozka. V té dobé bylo uz z teorie stavby hvézd jasng, Ze rychlgi 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
Crawford (1955). Postuloval, Ze rychlgji se bude skutetné vyvijet hmotnéjsi slozka a ze dojde k vymeéné
hmoty, kteraobrati plivodni pomér hmot. Jeho hypotéze velmi vytrvale oponoval astronom ¢eského plivodu
Zdengk Kopal.2 Trvalo vice nez 10 let, nez byla Crawfordova hypotéza vypotty vymény hmoty vytetné
kvalitativné potvrzena. Vtip spoCivav tom, Ze rychla pocateéni faze vymeény hmoty, béhem niz se plivodni
pomér hmot prevrati, probiha viici ostatnim fazim vyvojetak rychle, ze mame statisticky velmi malou Sanci
podobny system pozorovat.

Po GspésSnem vyTeSeni vyvojoveho paradoxu se zaCali astronomove pfirozenézajimat, zdai dalSi vysledky
vymény hmoty by bylo mozno ztotoznit s ngakymi pozorovanymi systémy. Kfiz a Harmanec (1975)
formulovali obecnou hypotézu, ktera ztotoziuje produkty vymeény hmoty v pozdéjSich stadiich se hvézdami
se zavojem. Hypotéza nabizela vysvétleni vzniku zavoji kolem téchto hvézd, diivod jejich velke rotacni
rychlosti a také vysvétleni nékterych typli pozorovanych zmén. Urcity pocet dvojhvézd s otekavanymi
vlastnostmi se pak skutetné podafilo mezi hvézdami se zavojem objevit. Dnes se soudi, Ze navrzeny
mechamismus je jednim z moznych, nemlize v&ak byt jedinym, nebot se nepodafilo nalézt otekavané
procento zakrytovych dvojhvézd mezi hvézdami se zavojem.

Dnes se vymeéna hmoty povazuje za integrani soucast ve vyvoji dvojhvézd a existuji Cetné vice Ci
méné propracované scénare. Napr. Habets (1987) predpoklada, Ze prvni faze vymeény hmoty ve hmotné
dvojhvézdeé vede skutetné ke vzniku hvézdy se zavojem a ke vzriistu obé&zné periody, i pri Castecné ztraté
hmoty a Ghlového momentu ze soustavy. Rovnéz bral v potaz prenos a ztratu hmoty ve formeé hvézdného
vétru jesté pred tim, nez hvézda dosahla Rocheovy meze. Daldi prenos hmoty z plivodné primarni slozky

21 Osobni se domnivam, ze to bylo zplisobeno tim, ze Kopal byl svym zal ozenim spiSe matematik anemé dostatecné znalosti o stavbé avyvoji hvézd, nebot Ize v literature dolozit,
Zejini astronomové Crawfordovu my8lenku prijali s porozuménim jesté pred tim, nez byla modelovymi vypotty potvrzena.
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nastava ve fazi hofeni helia a uhliku a hvézda nakonec vybuchne jako supernova, coz vede ke vzniku
vystfedné drahy, ve které se pohybuje zbytek supernovy — neutronova hvézda — a hmotna hvézda, ktera
béhem fazi prenosu ziskala hmotu. Ta se prfi priichodu pericentrem stava opakovang dynamicky nestabilni
a posila hmotu smérem k neutronové hvézdg, coz vede ke vzniku rentgenova zareni. KoneCnym stadiem
vyvoje hmotné dvojhézdy miize byt i binarni pulsar. Rostouci nejistota téchto scénafli s rostoucim stadiem
vyvoje spocivav nasi neznalosti skutetnych mechamismil ztraty hmoty a Ulhlového momentu ze soustavy,
o nichz bylajiz feC Uvodem.

12 Jednoduché modely a odhady

Nejen z historickych diivodl, ale i pro pochopeni nékterych souvislosti a ¢asto pouzivanych vztahil je
uzitetné se seznamit s jednoduchymi modely hvézd. Zaéneme pifipomenutim termodynamickych déj 1.

12.1 Polytropni dg

Polytropni zména je takova zména stavu, pri které zlistava specifické teplo konstantni, tedy

dq
T = C = konst. (371)

Speciani pfipad, kdy C' = 0 se nazyva adiabatickym dgem, pfipad, kdy C' = Cp se nazyva dgem
isobarickym, pfipad C' = Cy, dgem isochorickym a pfipad, kdy C' — oo je d&em isotermickym.
Jak jsmesi jiz ukazali, zavisi vnitfni energie idedl niho plynu pouze na jeho teploté a ne na hustoté, tedy

U, = U,(T). (372)

To neni ovSem pravda pro smés ided niho plynu a zafeni. Jak plyne z rovnice (137), zavisi vnitfni energie
zafeni i nahustotg, které je nepfimo Umérna. Vnitini energii smési idedniho plynu a zafeni miizeme ovsem
zapsat s pomoci pomeéru tlaku plynu k celkovému tlaku 5 ve tvaru

4 _
y_ BRI aT' 3RT2-§ 73

2 p p 2pu p
nebot a7T* = 3P(1 — ) al/p = RT/BuP.

V mnoha pfipadech realnych hvézd predstavuje tlak zafeni jen asi dvé procenta celkového tlaku ve
hvézdeé a neni proto pro orietacni Gvahy takovym “hfichem”, jestlize uCinime predpoklad, Ze 3 je v celé
hvézdeé konstantni. V tom pfipadé budei celkovavnitini energie smeési idealniho plynu azafeni pouze funkci
teploty a prvni véta termodynamicka nabude tvar

dUu

= —dTI' + PdV. 74

dQ de + PdV. (374)

Pfipomeneme-li si jesté, Ze specifické teplo C' je zménatepelné energie s teplotou, plyne z (374) vyraz pro
specifické teplo pfi konstantnim objemu (dV = 0)

dU
Cyv = [ — 375
Y ( dr ) V=const. ( )
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Za predpokladu konstantniho 3 miizeme stavovou rovnici ve tvaru

BPV = RT (376)
diferencovat a dostavame
PdV + VdP = R dT. (377)
Dosazenim do rovnice (374) dostavame
dQ = (% + §Rﬁl> dT — VdP, (378)
takze pro specifické teplo pfi konstantnim tlaku (d P = 0) dostavame
~(dQ _dUu .
Plati tedy vztah
Cp—Cy =RG" (380)
S pouzitim vztahtl (371), (374), (375) a(376) tedy pro polytropni d&§ dostavame
-1
(Cy — C)dT + p 8%Tdv =0, (381)
coz |ze jesté s pomoci vztahu (380) upravit natvar
dT av
(Cy — C)? + (Cp — CV)7 =0. (382)
Definujeme-li symbol ~ vztahem
Cp—-C
= 383
o —c (383)
plati ovsem
Cp—Cy
=~v-1 384
oo —c (384)
arovnici (382) miizeme psét ve tvaru
dT av

V&mnéme si, ze pokud prvni ¢len této rovnice vyjadifime pomoci diferencovani stavové rovnice (376),
dostaneme po Upravé

Lo el (386)



neboli

dInP
= i 387
"= Iy (387)

Integraci rovnice (385) dale dostaneme
TV ! = konst. (388)

Nasobime-li tuto rovnici stavovou rovnici (376) a predpokladame-li nadale, ze 5 je vSude konstantni,
dostavame tedy

PV = const. (389)

Polytropni d&e byva zvykem charakterizovat indexem n, ktery souvisi s exponentem ~ vztahem
y—14 1 (390)
n

Obecnou rovnici pro polytropni d&g miizeme tedy jesté prepsat do tvaru
P=FKpn, (391)
kde konstanta K obsahuje i stfedni molekulovou hmotnost Castic .
Uvazme nyni konkrétni pripad polytropy pro smeés idedlniho plynu a zéfeni, jak jsme je uvazovali
v Uvodnich kapitolach. Celkovy tlak 1ze formané vyjadrit jednak pomoci tlaku plynu, jednak pomoci tlaku
zareni; bude zigimé

P, 1RpT P 1 aT*
P — -9 = —-— — r = . 392
CRRT -5 1-53 (392)
Porovnanim obou vztahil pro celkovy tlak mlizeme tedy ziskat nasledujici vyraz pro teplotu
s = 3R1=0 p (393)
ap  p
Dosazenim teploty do stavové rovnice pro smés plynu a zafeni tedy dostavame vyraz
P = Kp3, (394)
kde konstanta K je dana vyrazem
nE
K= [20=5) <§> . (395)
a wo

Vidime tedy, Zze vyraz (394) odpovida polytropé s indexem n = 3 a formané se shoduje s vyrazem
(67) pro relativistickou elektronovou degeneraci. Vyraz (65) pro nerelavistickou elektronovou degeraci 1ze
analogicky popsat polytropou sindexemn = 3/2.
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12.2 Laneova-Emdenova diferencialni rovnice

Rovnici hydrostatické rovnovahy |ze pro sférickou hvézdu psat pomoci gravitatniho potencidu ®. Gravi-
tacni zrychleni Gili sila plisobici na jednotku hmoty je zaporné vzatym gradientem potencialu, tedy

R
dd GM G 7
0

Tuto rovnici miizeme derivovat podle R spfihlédnutim k rovnici zachovani hmoty vetvaru (77) adostavame

2P °6G
2 do
= 4 —— 398
mGp+ pon (398)
coz |ze jesté upravit natvar
d’® 2 dd
—— 4+ = — 4+ 47Gp = 0.
TRz + RdR+ mGp =10 (399)
Protoze vzhledem k vy3e uvedenému miizeme rovnici hydrostatickée rovnovahy psat take ve tvaru
1dP dd
- = 400
pdR dR’ (400)
|ze psat
dP = pd®. (401)

S vyuzitim obecné rovnice polytropy (391) tedy dostavame
n+1

pd® = dP = — Kpwdp. (402)
Po Uprave tedy
do = "l =g, (403)
Integraci této rovnice dostaneme
® + konst = K(n+ 1)p». (404)

Jestlize zvolime nulovy bod potencidlu na povrchu hvézdy, kde pfedpokladame p = 0, bude konstanta
rovnice (404) nulova a dostaneme

@ n
=) 0
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takZe rovnici (399) miizeme prepsat do tvaru

Effg +,E£Eﬁ§ +,___;%E£i___

dR?>  RdR [(1+n)K]"
Jestlize oznatime

9 ArG

n—1 __

a zavedeme nové proménné ¢ a »z pomoci vztahll

)
Y= o, a z=aR,
kde ®.. je hodnota ¢ v centru hvézdy, bude ziggmé

dd dy dz

- T2 ad
AR “dzdR_ “C
e d (d®) dz
AR? 2= \dR

2 dd 202 d

RdR 2 “dz’

Rovnici (406) |ze pak prepsat do tvaru diferencidni rovnice Laneovy-Emdenovy

d*>p  2dyp
—_— - " =0.
dz? + z dz Tt

Jiny mozny zapis L aneovy-Emdenovy rovnice zigimé je

22dz dz

o 47
(1+n)K]» € (1+n)K

de
dz’

2

ﬁ:a

1d d
<z2—gp> +¢" =0.

" = 0.

n—1

pe"

&y
Cd227

(406)

(407)

(408)

(409)

(410)

(411)

(412)

(413)

Tato rovnice se obecné FeSi numericky pomoci rozvoje v fadu. Analyticka FeSeni existuji pro polytropni

indexyn =0,n=1an = 5.

12.3 Polytropni modey hvézd

Regeni pron = 0 je

ProtoZe podle (405) plati

(414)

(415)



dostavame pro toto feSeni

p(R) = pe’ = pe, (416)

neboli homogenni hvézdu s konstantni hustotou.
Pron = 1 mareSeni tvar

p(z) = (417)

akoneCnépron =5

2\~
p(z) = (1 + g) : (418)
Pov&imnéme si, Ze diisledkem feSeni pron = 5 je, Ze povrch hvézdy, kde je podle nasi volby ® = 0 atedy
také o = 0, odpovida nekonecné velké hodnoté z atedy i R. Jinymi slovy, hvézda stavéna podle polytropy
n = 5 serozprostira do nekonetna.

Vyznam polytropnich modelti spocivav tom, Ze pomoci nich | ze €init urcité odhady vnitini stavby hvézd.
Jak jsme jiz vidéli, 1ze napf. pomoci rovnice (415) pocitat hustotu v libovolném bodé hvézdy ze znal osti
hustoty v centru.

Podobné |ze odvodit odhad pro tlak; kombinaci rovnic (391) a (405) dostavame

d
p=""" (419)
n+1
Z Cehoz vyplyvavztah
P = Py (420)
Pro hmotu v kouli o poloméru R, mlizeme psat s vyuzitim rovnice (415)
Ro Ry
Mg(Ro) = / 4rpR2R = dmp, / " R2dR, (421)
0 0

kde R, oznaCuje ngakou uvazovanou vzdaenost od stfedu hvézdy. Protoze podle zavedené transformace
(408) je pomér R/z konstantni, miizeme posledni rovnici dale upravit na

R3 0
Mn(z0) = 4mpe—y [ 2%z, (422)
z
0

kde z, opét predstavuje hodnotu této proménné v uvazované vzdaenosti R, od centra hvézdy. Integral na
pravé strané této rovnice lze ovsem vyjéadfit z Laneovy-Emdenovy rovnice (413), takze dostavame

Mpg(20) = 4mp. Ry (_idSD(Zo)) ; (423)

zo dz
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pficemz mezi R a z plati transformace (408).

Je pfirozené mozné zavést také stfedni hustotu hvézdy ziefmym vztahem
3M,
AT R3’

p= (424)
kde hveézdickou jsou znateny hodnoty veli€in odpovidajici povrchu hvézdy. Pro hmotnost hvézdy M, plati
rovnice (423) pro z = z,.

Hodnoty z,, —zf% a % byly pro rtizné hodnoty polytropniho indexu n numericky spocteny a
tabelovany, takze pomoci nich bylo mozno pro hvézdu o dané hmotnosti a poloméru pocitat jeji vnitini
strukturu.

Pro zajimavost - polytropni model Slunce pron = 3 vede k centrani teploté Slunce 12 milionli K, coz je
velmi slusny odhad vUici soucasnym nejlepsim model tim, které udavaji centralni teplotu Slunce 15,4 miliont
K.

UvaZme jeSté, jak |ze konstruovat polytropni modely pro dané K an. Funkce ¢(z) a ¢(z) |ze Ziskat
integraci Laneovy-Emdenovy rovnice. Z rovnice (415) pak dostavame hustotu jakou znamou funkci z

p=pep”. (425)

Rovnéz si miizeme v&mnout, Ze podle vztahu (407) plati
= 426
o P (426)

Tuto rovnici lze pouZit k urCeni centrani hustoty pomoci poloméru hvézdy R, a odpovidgjici hodnoty z,
Ziskané integraci Laneovy-Emdenovy rovnice. Plyne z ni rovnéz, ze

z

(E)z (n+1)K 1=

n

R, ~ p . (427)

Vidime tedy, Ze pro vSechny polytropni modely sn > 1 je polomér hvézdy klesgjici funkci jgi centralni
hustoty.
Z rovnice (423) plyne, ze

3—n

M, ~ pR} ~ pc* . (428)

Zminili jsme sejiz, ze jedna polytropa sindexem n = 3 odpovida stavové rovnici relativisticky degenero-
vaného elektronového plynu. Podle praveé uvedené rovnice hmotnost takto konstruované hvézdy nezavisi
na centralni hustoté a pro numerické hodnoty odpovidgjici relativisticky degenerovanému elektronovemu
plynu je dana vztahem

M, (mezni) 5,836

- " (429)
© e

To je slavna Chandrasekharova mez. VSmnéme si, ze pro kompaktni hvézdy, které jiz prodélay nuklearni
vyvoj, miizeme predpokladat X = 0 atedy i, = 2, coz pro né davalimitni hmotnost 1,459 M ..
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12.4 Radialni pulsace sférickych hvézd

Uvahy o dynamicke stabilité & nestabilité hvézd vici pulsacim mohou vychazet z nasledujici Gvahy: Béhem
oscilace se termodynamicky stav elementu hmoty v pulsujici hvézdeé periodicky meéni a po jednom Uplném
cyklu se vzdy vraci do plivodniho stavu. Podle 1. véty termodynamické

dQ = dU + dW (430)

aprotoze vnitfni energie je funkci stavovych veli€in, bude jgi celkovazmeénapri cyklickém procesu nulova.
Prace W vykonana pfi jednom cyklu cyklického procesu bude tedy integrdlem zmeén pohlceného tepla

W= j{ 0 (431)

ak pulsacim bude opakované dochazet tehdy, bude-li celkova prace na Gkor pohlceného tepla kladna, tedy
W > 0.
ProtoZe entropie ma Uplny diferencia, bude oviem
dQ)
fds - § =0, (432)

takze Cast pohlceného tepla se v procesu opét uvolni.
Predpokladejme, Ze teplota jako funkce Casu ¢ prodélava malou cyklickou zménu 07'(t) kolem stfedni
hodnoty 75, tedy

T(t) =T+ dT(t). (433)
Pak 1ze misto (432) psét

dQ) }ng(t) 1 _
To+ 0T(t) To 1+0T(1)/Ty

S pouzitim rozvoje a zanedbanim ¢lenll vySSich fadll milizeme tuto rovnici jesté prepsat do tvaru

Q) oT(t),
74 (=T ) =0 (435)

0. (434)

atedy

1 [ dQ()oT'(2)

T j{ dQ(t) = j{ o (436)
Podminku udrZeni pulsaci mtizeme pomoci toho zapsat ve tvaru

_ _ [ 0T()dQ(1)
W= j{dQ(t) — j{ 0 (437)
Protoze Ty je kladné Cislo, znamena podminka (437), ze k pohlcovani tepla (d) > 0) musi dochazet v té
Casti cyklu, kdy teplota prochazi maximem (67" > 0) a naopak. Jinak feCeno: aby hvézda pulsovala, musi
k pohlcovani tepla dochéazet pfi jejim smrStovani ak jeho uvolfiovani naopak pri expanzi.
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Va&mnéme s jesté, ze podminku pulsatni nestability jsme formulovali pro maly element hmoty. Analo-
gicka podminka pro celou hvézdu by méatvar

T(t, Mp)
W — / j{ 0 R) 40t My)dMy > 0, (438)
To(Mp)

kde kruhova integrace probiha pro kazdy element hvézdné hmoty aintegrace ve hmoté pres celou hvézdu.
NejCastéjSim mechanismem, ktery miize zplisobit pulsatni nestabilitu, je mechanismus opacitni, ktery
ov3em funguje pouze v oblastech ménici se ionizace nékterého dostateCné zastoupeného iontu, nejCastgi
vodiku Ci helia.
Uvazujme nejprve Uplné ionizovany plyn. Opacitu hvézdné latky |ze obecné popsat pomoci funkeni
zavidogti

k=cptT™™, (439)

kde ¢ je konstantaa k£ am jsou kladna ¢isla. Pomérné dobrou aproximaci pro volné-vazané a volné-volné
prechody predstavuji Kramersovy opacity, které |ze zapsat ve tvaru

k= cpT 3%, (440)
Pro adiabaticky d&j je P ~ p3 atedy T ~ p3, coz vede na

K =cp

ol

(441)

To ovSem znamena, Ze pfi kompresi srostouci hustotou klesa opacita a tedy pohlcovani tepla. Jinymi slovy,
plnéionizované Easti hvézdy jsou stabilni a ke stabilnim pulsacim v nich nemiize dochazet.

Jina je ovéem situace v oblastech ménici se ionizace, kde je energie stlaovani spotfebovana na rist
ionizace a tepl ota roste mnohem pomal gji. Pokud budeme predpokladat zavisl ost teploty na hustoté ve tvaru
T ~ p*, pak pro Kramersovu opacitu plati

K= cpt P (442)
a podminkou vzniku pulsaci je tedy nerovnost
1—3,50>0. (443)

To byvav oblastech ménici se ionizace Casto splnéno. Zaezi ovsem natom, kde se ta kteraionizacni zona
ve hvézdé nachazi. Je-li prilis hluboko uvnitf hvézdy, dojde disipaci k utlumeni kmitdi, zatimco je-li pFilis
blizko povrchu, je tepelna kapacita pfilis malanato, aby doslo ke globanim oscilacim.

Pulsace mlizeme v prvnim priblizeni chapat jako akustické hustotni kmity s vinovou dékou rovnou
priméru hvézdy. Takova vina se Sifi rychlosti zvuku v, a periodaradiani pulsace je tak danavyrazem

II=—, (444)



kde v, je stfedni rychlost zvuku pfes celou pulsatni periodu. Zvukove kmity |ze povaZzovat za adiabatické a
z teorie akustickych kmith plyne pro rychlost zvuku

P
U? = Yad > ( | |5)
p

kde ~ pro adiabaticky dg oznaCuje pfimo pomér specifickych tepel pfi konstantnim tlaku a objemu (viz
rovnice (383)) aje dano vztahem (387).

Pokud uvazujeme hvézdu jako plynovou kouli, plyne z rovnice (142) pro vnitfni energii smési iontového
a eektronového plynu (bez prispévku zafeni, tj. 5 = 1), Ze prispévek tepelné energie dE; pripadagjici na
elementérni objem dV bude

dE, = pUdV = gPdV, (446)

kde P opét oznaCuje celkovy tlak smési plynu. Celkovou tepelnou energii dostaneme integraci pres cely
objem hvézdy, tedy

E, = g / Pdv. (447)

Z véty o viridu vime, Ze mezi celkovou tepelnou energii a celkovou potenciani energii 2 v soustave,
ktera se naléza v hydrostatické rovnovaze, plati vztah

Za predpokladu, Zze hvézda osciluje kolem rovnovazného stavu odpovidajiciho stavu hydrostatické rov-
novahy, a za predpokladu polytropniho modelu |ze tedy stfedni rychlost zvuku odhadnout s pomoci véty
o viridu (448):

P 2 M,
—QzS/PdeS/—dMR:ii/U—ZdMRzg 2, (449)
p Y Y
kde pro potenciani energii 2 1ze pro sféricke rozlozeni hmoty psat
GM?
0=— 450
w (450)

Faktor w nabyvahodnoty g pro homogenni rozlozeni hmoty a hodnoty % pro hvézdy nahlavni posloupnosti.
Hodnota faktoru w roste se stoupgjici koncentraci hmoty smérem do centra.
Z rovnic (449) a (450) tedy dostavame

52 yw  ywGM
* 3M 3 R
Dosazenim do rovnice (444) pro pulsacni periodu ziskame vyraz

n(2)(2) -
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S vyuzitim definice stfedni hustoty
4
M = §WR3,6 (453)

mUizeme rovnici (456) jesté upravit do tvaru

9
Wp=| 5. (454)
TGyw
ktery poprvé odvodil Eddington.

Pokud budeme udavat pulsacni periodu ve dnech a stfedni hustotu hvézdy v jednotkéach stfedni slunecni
hustoty, pak s pouzitim slunecCnich hodnot a hodnoty gravitatni konstanty z rovnic (322, 326) a(327) aza
predpokladu polytropniho modelu sn = 3 (tedy v = 2) apro w = 2 dostavame stfedni sluneéni hustotu

po = 1408,977 kgm > (455)

arovnice (454) prejde do tvaru

P 0,0451716 d. (456)

Po

Konstanta na prave strané tedy udava periodu radiani pulsace nadeho Slunce, pokud by bylo pulsatné
nestabilni. Napf. pro chladného vel eobraspektral ni tfidy M Olashmotnosti apolomérem, jaky jsmeuvazovali
v tabulce (3), dostaneme podle (456) I1=260,0. Naopak pro bilého trpaslika Sirius B 0 hmotnosti 1,034 M,
apoloméru 0,0084 R, vychazi pulsatni perioda pouhé 6,05 sekundy.

Vzhledem k tomu, Ze stfedni hustota 5 = M /V, kde M a V' jsou hmotnost a objem hvézdy, je mozné pro
sférické modely psat

M%R_% M%L_%Teff?’
QZ“(%) (3—) :H(%) (f) <T) (457)

pri¢emz konstanté () (rlizné od konstanty v rovnici (454)) se fika pulsaéni konstanta.
Pro redlné hvézdné modely ovsem () neni konstanta, ale ukazuje se, ze

O~ (%) . (458)

Vemury a Stothers (1978) z toho s pouZitim Carsonovych opacit odvodili nasledujici vztah pro periodu
radiani pulsace nerotujici hvézdy ve dnech

R\i/ M\~
M=0025 [ =) (2= 459
: (R@> (M@> , (459)

pricemz koeficient uméry 0,025 vykazuje rozptyl £0,001.

w0
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V ztah (459) dava péknée vysledky. Napr. pro 5 Cep hvézdu Spiku (o Vir A) urcili Herbison-Evansa spol.
(1971) s pomoci intensitniho interferometru hodnoty

M/My =10,940,9, R/R,=28,1%0,5,

coz podle vztahu (459) davateoretickou hodnotu pulsaéni periody 01162. Pfihlédneme-li k udanym chybam
polomé&ru a hmotnosti, nachazi se teoreticka pulsani perioda v rozmezi 011366 az 0!1920. Skutetné
pozorovana pulsatni periodaje 0}174.

Vy3Se uvedené vztahy vysvétluji rovnéz existenci empirického vztahu perioda-zéfivy vykon pro cefeidy
ajinétypy radiané pulsujicich hvézd. Vztah (457) mlizeme psat v logaritmickém tvaru

logII =log @ — 0,5log(M /M) + 1,51log(R/Rs). (460)
Z definice efektivni teploty plyne
log(R/Rs) = 8,474 — 0, 2Mpo — 2log Tug, (461)
takZe po dosazeni do (460) dostaneme
logll = 12,71 + log @ — 0,51log(M /M) — 3log Teg — 0, 3 My (462)
Empirické zavidlosti zafivy vykon — perioda byvaji Casto udavany ve tvaru
My = alogIl + b, (463)

kde koeficienty a ab jsou empiricky ur¢eny pro danou skupinu pulsujicich hvézd.
Rovnici (462) mlizeme upravit do tvaru

My = 42,37+3,333logQ — BC(Tig) — 3,333 logII —
—101log Tug — 1,667 log(M/M,,) (464)

Pulsatni nestabilitaobvykle odpovidadosti Uzkému rozmezi efektivnich teplot atak pouze €len odpovidajici
hmotnosti hvézdy mavliv na empirické koeficienty a a b, nebot pro danou skupinu hvézd existuje obvykle
vztah mezi hmotnosti a zafivym vykonem ve tvaru

log(M/Mg) = ¢ Myo + d. (465)

Konkrétné pro klasické cefeidy byl tento vztah zpresnén pomoci pozorovani s velkym optickym interfe-
rometrem Evropské jizni observatore v praci Kervelly a spol. (2004), ktefi udavaji hodnoty a=-2,769 a
b = —1,440. Petersen a Christensen-Dalsgaard (1999) udavaji pro § Sct hvézdy na zakladé nove kalibrace
pomoci druzice Hipparcos hodnoty b v rozmezi —3.2 az —4.0.

V nékterych empirickych zavislostech se vliv efektivni teploty bere v potaz pomoci ¢lenu, ktery cha-
rakterizuje barvu hvézdy nékterym fotometrickym indexem. To jsou pak vztahy zéfivy vykon — barva —
perioda, nejCastgji ve tvaru

My = alogIl + b(b —y) + ¢, (466)
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kde koeficienty a, b a ¢ jsou opé&t empiricky uréeny pro danou skupinu pulsujicich hvézd.

Je ovSem dobfe si uvédomit (viz napf. Harmanec 1987), ze pokud si v logaritmickém tvaru vyjadfime
dolni mez rotacni periody néaké hvézdy (coz je také dolni mezi obézné periody dvojhvézdy tvorené nami
uvazovanou hvézdou a sekundarem zanedbatel neé hmotnosti) t.j. Keplerovu rotacni rychlost nauvazovaném
rovnikovém polomeéru (aproximace pomoci Rocheova modelu), dostaneme rovnici

logIT = —0,936 — 0, 5log(M /M) + 1,5log(R/Rs). (467)

coz je rovnice formané totozna s rovnici (460) pro log @ = —0,936. VEmnéme si, Ze pro jednoduchy
polytropni model Eddingtonliv je log Q = —1, 433. Vidime tak, Ze Casové $kaly radiani pulsace a rotace
hvézd jsou srovnatelné a v konkrétnich pripadech nemusi byt snadné rozhodnout, co je skuteCnou fyzikalni
pri¢inou pozorovanych zmeén jasnosti ¢i radiani rychlosti hvézdy.

13 Typy pozorovanych hvézd a jejich vyvojova stadia

13.1 Horké hvézdy spektralniho typu O a Wolfovy Rayetovy hvézdy

Fenomenol ogicky jsou hvézdy spektraniho typu O definovany pfitomnosti ionizovaného heliaHell v jgich
carovych spektrech. To odpovida efektivnim teplotam zhrubanad 30 000 K. Pro objekty na hlavni posloup-
nosti se podle méfeni dobfe pozorovanych dvojhvézd jedna o rozsah hmotnosti od 15 do vice nez 50 M, a
polomérti od 6 do vice nez 10 R....

Veétsina pozorovanych O hvézd se nachazi v blizkosti galaktickeé roviny, patfi k prvni populaci ajedna
se ziggmé o mladé hvézdy. Rada hvézd spektraniho typu O se vSak nachazi i ve sférické slozce Galaxie.
Maji rozlozeni energie podobné normanim mladym O hvézdam, jejich jasnost je vsak mnohem mensi a
jsou oznatovany jako podtrpaslici spektraniho typu O, t.j. O VI hvézdy. Tyto objekty jsou ziggmeé mao
hmotné a musi se svym vyvojovym stadiem zasadné |i&it od normalnich O hvézd. Zarézejicim faktem
je, ze atmosféry téchto hvézd se svymi spektralnimi projevy velmi podobgji atmosféram normanich O
hvézd. Hvézdy typu O byly dae klasifikovany do podtfid O3 az 09.5 podle klesgjiciho stupné ionizace
absorpcnich Car pozorovanych v jgich spektrech. Walborn a kol. (2002) zavedli novou spektralni podtfidu
02. Ve spektrech mnoha O hvézd jsou pozorovany emisni ¢ary helia He |1 4686 a téz dusiku N 111 4634,
4640 a 4641. Tyto hvézdy byvaji oznaCovany jako Of hvézdy. U nékterych Of hvézd se pozoruje i emise
C111 5696 atéz Ho emise. Frost aConti (1976) zavedli klasifikaci Oe pro O hvézdy sHa emisi, upozornili na
to, Ze tato emise byva Casove proménna podobné jako pro chladngsi hvézdy spektralniho typu Be (viz dale)
avyslovili nazor, ze Oe hvézdy se zasadné |iSi od Of hvézd, pro néz u emisnich Car podle nich nedochazi
k Casovym zménam. To ae nemusi byt pravda, jak ukazuje napf. nedavna studie hvézdy V1007 Sco. Conti
(1974) udélal prehlidku osamocenych O hvézd aThallerova (Thaller 1997) publikoval apodobnou prehlidku
O hvézd ve dvojhvézdach. Oba zjistili, ze Ha emise se prakticky nevyskytuje u hvézd hlavni posloupnosti,
ale pouze pro hvézdy obfi a vel eobfi.

Pro nékteré O hvézdy v pasu hlavni posloupnosti byly také pozorovany rychlé zmeény profilii absoptnich
Car, které byly interpretovany jako projev atmosferickych pulsaci. Podle rovnice (459) |ze pulsatni periodu
horkého O veleobra o hmotnosti 50 M, a poloméru 20 R, odhadnout na pouhych 0,25 dne. Baade objevil
zmény profilti Car O41f hvézdy ¢ Pup s pravdépodobnou periodou 0¢356, kterou interpretoval jako projev
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neradialni pulsace. Lze odhadnout, Ze pravdépodobna rotacni perioda ¢ Pup musi byt delSi nez 4 dny, tedy
podstatné delsi, nez zjisténa perioda zmeén profilll ¢ar. Neni ale dosud znam mechanismus, ktery by v této
¢asti HR diagramu ved! k pulsagni nestabilité.

Konetné Wolfovy-Rayetovy hvézdy (dde WR hvézdy) jsou definovany pfitomnosti velmi silnych a
Sirokych emisnich Car ve spektru, které svym rozlozenim energie odpovida spektru hvézdy spektralniho
typu O. Nazev téchto hvézd je odvozen od jmen dvou astronomil, ktefi jako prvni pomoci visuaniho
spektroskopu podobné spektrum pozorovali pri prehlidce hvézd v souhvézdi Labuté (viz Wolf a Rayet
1867). Carové spektrum WR hvézd je patrné Cisté emisni. Pro WR hvézdy se pouzivarovnéz podrobngsi
spektrani klasifikace na podtfidy, pficemz se podtfidy definuji opét sestupné podle pritomnosti emisnich
Car s klesgjicim stupném ionizace pozorovanych v optickém spektru. Navic se WR hvézdy rozpadaji do
dvou paralelnich skupin: Prvni jsou oznatovany WC hvézdy ajsou pro né charakteristicke silné emisni Cary
iontd uhliku C akysliku O. Druhou skupinu tvori WN hvézdy, v jejichz ¢arovych spektrech dominuji emisni
¢ary iontli dusiku N. Obé skupiny maji silné emisni ¢ary heliaHe 1. Neexistuje Zadné kriterium luminositni
tfidy av zasadé neni viibec jasné, zda takto zavedené spektralni klasifikaci 1ze pfifadit monotonné se ménici
efektivni teplotu. Dosud byly zavedeny spektralni podtfidy WC5 az WC9 a WN2 az WN9. Bylo oviem
zjisténo, ze WR hvézdy se podobné jako O hvézdy nachazeji v diskové slozce Galaxie, hlavné ve spirdnich
ramenech. Odhady jegjich zakladnich fyzikanich vlastnosti nazna€uji rozsah efektivnich teplot mezi 30000
a90000 K a hmotnosti mezi 10a40 M.

Normalni O hvézdy jsou zfefmé hvézdami vyvijegicimi se od hlavni posloupnosti nulového véku, jgichz
VvyVoj je vsak ovlivnéni ztratou hmoty ve formé hvézdného vétru.

O vyvojoveé stadium WR hvézd se dosud vedou urcité spory. Mohou to byt objekty ve stadiu hofeni helia
v jadru, soudi se, ze atmosféry WN hvézd jsou obohaceny produkty hofeni vodiku a WC hvézdy produkty
hofeni helia. V zhledem k jgjich menSim hmotnostem a stejnému prostorovému rozl ozeni se néktefi badatelé
domnivaji, ze WR hvézdy vznikaji béhem vyvoje z O hvézd. Roli v jgich vyvoji zigimé hraje velmi silny
hvézdny vitr a snad i rotace a v nékterych pripadech i jegjich podvojnost. Rozsahlé obaly WR hvézd se
nékdy mohou v ¢ase ménit, coz dokazuje pripad dvojhvézdy CV Ser, u niz dodlo ke zmizeni fotometrickych
zakrytl.

Pokud jde o podtrpasliky O, jgich vyvojove stadium je méné jasné, musi se ale zfggmeé jednat o hvézdy
v pozdnim vyvojovém stadiu po vypaleni vodiku a patrné v obdobi hofeni heliave slupce. Zda se, Zev HR
diagramu se kupi kolem vertikalni linie u efektivni teploty asi 40000 K, od hlavni posloupnosti az k bilym
trpasliktim. Podle hrubych odhadii jsou hmotnosti O podtrpaslikli mensi nez hmotnost Slunce. V jediném
pfipadé, kdy byl pozorovan O podtrpaslik ve dvojhvézdeé spolu s hvézdou spektraniho typu G, existuje
odhad jeho hmotnosti na 0,55 M.

13.2 Hveézdy spektralniho typu B

Hvézdy spektraniho typu B sevyzna€uji optickymi spektry, v nichz dominuji silnecary vodiku aneutraniho
helia, chybi jiz ¢ary He Il ajsou pritomny ¢ary leh€ich ionizovanych prvki jako C II, O I, N |1 atd. Pro
objekty na hlavni posloupnosti se jedna o rozsah hmotnosti od 2,2 do 15 M., polomértiod 2,1 do 6 R, a
efektivnich teplot od 9400 do 30000 K. Kromé normalnich B hvézd se pozoruji pulsujici hvézdy, nékolik
typli chemicky pekuliarnich hvézd a téz hvézdy se zavojem, které se vyznatuji pritomnosti emisnich Car
vodiku.
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13.2.1 Chemicky pekuliarni Bp hvézdy

Mezi B hvézdami a hvézdami spektraniho typu A (viz nize) se pozoruji hvézdy se zfetelné anomalnim
zastoupenim nékterych chemickych prvki. Preston (1974) zavedl zkratku CP k oznageni chemicky pekuli-
arnich hvézd horni Casti hlavni posloupnosti arozlisil 4 zakladni typy:

CP1... Am hvézdy,

CP2... magnetické Bp a Ap hvézdy,

CP3... HgMn hvézdy,

CP4... B hvézdy se slabymi Carami helia (He-weak stars).
Silna, zhruba dipblova magneticka pole se pozoruji pro hvézdy spektranich typli B1-B2 s anomané
silnymi Carami helia (He-strong stars) a pro nékteré B3p-B7p hvézdy se slabymi Carami helia a anomalné
silnymi Carami Si a Ti. Pro tyto objekty se pozoruji periodické zmény jasnosti, intensity spektralnich Car
a intensity magnetického pole s periodou rovnou rotacni periodé hvézdy. Osa magnetického dipolu neni
obecné totozna s osou rotace hvézdy alzeji z pozorovani urCit. Nékteré Bp hvézdy se silnymi Carami helia
jsou soucasné hvézdami se zavojem, nebot se u nich pozoruje Ha emise, ktera se rovnéz méni periodicky
s rotacni periodou hvézdy. Jedna z téchto hvézd, V1046 Ori, je primarni slozkou dvojhvézdy s periodou
1816 a s vyrazné vystiednou drahou. Existence silnych makroskopickych magnetickych poli u nékterych
B a A hvézd zlistava nevysvétlenou zahadou. Existuji hvézdy, které jsou ve véech zakladnich fyzikanich
parametrech, jez v souCasnosti dovedeme urcit, témto magnetickym hvézdam velmi podobné, které vsak
Zadné méfitel né magnetické pole nemaji.

CP3 hvézdy s anomalné silnymi ¢arami Hg a Mn se vyskytuji u spektralnich podtfid B6-B9, zatimco
nemagneticke B4-B5 s anomalné slabymi Carami heliamaji ve spektrech nadbytek P a Ga. Rovnéz pro obé
tyto skupiny |ze pozorovat zmény jasnosti s rotacni periodou.

13.2.2 Pulsujici 8 Cep hvézdy

(3 Cep hvézdy sevyzna€uji periodickymi —aCasto multiperiodickymi —zménami jasnosti aradialni rychlosti
s periodami pod 013 (typické periody jsou mezi 011 a 0125). Jsou to hvézdy spektralnich podtfid BO-B2
aluminositnich tfid 111-1V, tedy hvézdy, které se jiz vyvinuly podé hlavni posloupnosti. Jejich pulsace se
pomérné nedavno podarilo objasnit pomoci opacitniho mechanismu, ktery souvisi s prvky skupiny zeleza
aje G¢inny pri teplotach kolem 2 x 10 K. Nov§si studie ukazuji, ze pro 3 Cep hvézdy neexistuje dobre
definovany vztah mezi periodou, barvou a zafivym vykonem, coz patrné souvisi stim, Ze pulsace mnohych
B Cep hvézd nejsou radidni, ae neradiani. Dziembowski a Pamyatnykh (1993) ukézali, ze pulsatni
nestabilitatypu S Cep nastava skuteCné v té oblasti HR diagramu, kde se 5 Cep hvézdy nachazeji. Je tieba
se zminit, ze samotny prototyp skupiny, hvézda 5 Cep je rovnéz hvézdou se zavojem, ma magnetické pole,
které se méni srotacni periodou hvézdy aje slozkou dlouhoperiodické dvojhvézdy ve vystfedné draze, coz
m.j. vede ke zdanlivym zménam jgji pulsatni periody.

13.2.3 Pomalu pulsujici B hvézdy

Asi od pocatku osmdesatych let dvacatého stoleti byly objevovany malé periodické — a Casto také multi-
periodicke — svételné zmény u hvézd stfednich spektralnich B podtypti kolem B5 s periodami del$imi nez
3 Cep hvézdy: asi od 1 do 3 dnli. Dziembowski aspol. (1993) teoreticky dokazali, Ze opacitni mechanismus,
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ktery zplisobuje pulsatni nestabilitu 3 Cep hvézd, vede rovnéz k nestabilité hvézd stfednich B podtypli
s periodami od 04 do 35 ato se zda existenci pomalu pulsujicich teoreticky vysvétlovat. Véc ovsem miize
byt jesté o néco komplikovangsi, nebot’ nedavné studie ukazaly, Zze mnoho pomalu pulsujicich B hvézd je
slozkami spektroskopickych dvojhvézd.

13.2.4 Hvézdy se zavojem

Hvézdy se zavojem (anglicky: Be stars) jsou hvézdy spektralnich typli O, B i A, v jejichZz spektru byly
alespon nékdy za dobu jgjich spektroskopickych pozorovani zjistény emise v Carach vodiku Balmerovy
serie. Prvni dvé byly objeveny jiz pfi prvnich pozorovanich visualnim spektroskopem roku 1867. Jgjich
charakteristickou vlastnosti je velka Gasova proménnost na nejriizngsich Casovych skaach. V soutasné
dobeé |ze pokladat za dobfe prokazané, ze emisni Cary v jejich spektrech vznikaji v rozsahlych obakach —
zavojich — které je obklopuji a které zigimé nepravidelné mizi a po Case se obnovuji. Jde o plynné obaly,
jejichz rozméry alespon o Fad prevysuji rozméry samotnych hvézd. PFicina vzniku zavojl a nékteré typy
Zji&téné proménnosti hvézd se zavojem zlistavaji i po ptildruném stoleti jgjich studia zahadou.

Co je o hvézdach se zavojem v souasnosti znamo? Samotné hvézdy se v naprosté vétsing pripadi
vyznaCuji velkymi rotaCnimi rychlostmi a statisticky vzato se |ze domnivat, Ze rychle rotuji véechny, t.j. Zze
ty, pro nez pozorujeme nizkou hodnotu promitnuté rotacni rychlosti v sin 4, vidime zhruba od polu jegjich
rotace.

Jsou znamy nasledujici typy jegjich Casove promennosti:

1. Dlouhodobé spektralni zmény a zmény jasnosti  Dlouhodobé spektralni zmény hvézd se zavojem jsou
velmi napadnym jevem, ktery od pocatku pritahoval pozornost mnoha pozorovateltl. Na Casové Skale
let aZ desetileti (horni hranice neni znama vzhledem k tomu, Ze mame pozorovani jen za 130 let) seve
spektrech objevuji amizi emisni ¢ary. V obdobich bez emisnich Car se hvézdy podobaji normalnim O,
B Ci A hvézdam. Naopak v dobé silnych emisi se ve spektrech mohou objevit jesté dodatecné absorbcni
Cary, kteréjsou uzsi, nez Cary fotosfericke. Tyto Cary vznikaji zfejmeé dodateCnou absorbci zareni v téch
Castech zavoje, které se promitaji na disk samotné hvézdy. V anglicke literature sejim proto fika” shell
lines’ t.j. Cary obaky. Pokud pozorujeme hvézdu spiSe od jgiho rovniku, jsou emisni Cary zpravidla
dvojité, nebot obalky, ve kterych vznikaji, rotuji, amy pozorujeme zachycené aznovu vyzarené zafeni
jak z Casti obalky, ktera se k nam priblizuje, tak z té, ktera se od nas vzdaluje. Intenzity do fialova a
do Cervena posunutych dvojitych vrcholku emisnich Car se obvykle oznaCuji V' a R av obdobich, kdy
je emise pfitomna, |ze nékdy pozorovat cyklické zmény poméru jgich intenzit, zvané V/R zmény,
které se odehravaji v cyklech nestejné délky, dlouhych nékolik let. Pokud méfime i radialni rychlost
celé emisni Cary na jejich kfidlech, zjistime, Ze se méni soubézné s cyklickou V/R zménou, ato s
amplitudou nékolikadesitek kms~1. Soucasné se spektranimi zménami dochézi i ke zménam jasnosti
a barvy objektu, pficemz |ze rozliSit dva mozné pripady: (a) Postupné objevovani se emisnich Car ve
spektru avznik novéeho zavoje jsou doprovazeny zjasnénim objektu a pohybem od hlavni posloupnosti
k veleobrlim v barevnem diagramu U — B vs. B — V. V tom pfipadé hovofime o positivni korelaci.
(b) Vznik zavoje je doprovazen poklesem jasnosti objektu ajeho pobybem podél hlavni posloupnosti
ke chladngj i spektralni podtfidev U — B vs. B — V diagramu. To jeinverzni korelace. Pokud jsou pro
danou hvézdu k dispozici Gdaje z vice obdobi vzniku a zaniku zavoje, je znamo, ze nastavavzdy stejny
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typ korelace. To podporuje domnénku o tom, Ze vyskyt dvou typll korelaci je geometrickym efektem:
inverzni korelace nastavatehdy, pozorujeme-li danou hvézdu zhruba od rovniku. Vznikagjici chladng i
obalka v tom pripadé hvézdu z€asti stini a Cini ji zdanlivé chladngjsi. Pokud hvézdu vidime vice od
polu, simuluji vnitfni opticky tlusté ¢asti vznikajici obalky zdanlivé narlistani poloméru hvézdy.

2. Sfednédobé spektralni zmény a zmeény jasnosti - Stfednédobé zmény se obvykle odehravaji na skéle
tydnll a mésicll. V nékterych pripadech jde o zmény, které jsou jakousi mini aturni obdobou zmen
dlouhodobych, které mohou mit i stejnou pricinu - doCasny vznik slabé obalky. Casto se vSak pozoruji
periodické zmény radiani rychlosti, poméru V/R, intenzity spektranich Car i jasnosti. Ty obvykle
souvisgji s dvojhvézdnosti dané hvézdy se zavojem.

3. Rychlé spektralni zmény a zmény jasnosti  Rychlé zmény se odehravaji na Skale od nékolika malo
desetin dne do asi 2-3 dnil, mgji zpravidlavelmi malé amplitudy ajsou intenzivné studovany teprve od
konce sedmdesatych let 20. stoleti. Jedna se jednak o zmény profilll spektralnich ar ve formé ménici
se asymetrie a také ve formeé putujicich vinek, pohybujicich se od fialového k Cervenému kFidlu Cary.
Zmeény jasnosti maji amplitudy zpravidla mensi nez 0™1. Zda se, Ze svételné zmény jsou periodicke,
s periodami blizkymi k rotatnim periodam prislusnych hvézd. Svételné kfivky jsou nesinusové a
jgjich amplituda a tvar se dlouhodob& méni. Zmény profilli jsou rovnéz periodické nebo mozna i
multiperiodicke. Vyznamnou charakteristikou rychlych zmeén je to, Ze jsou pozorovateiné i v dobe,
kdy je dana hvézda zcela bez emisnich ¢ar. O plivodu rychlych zmén nepanuje dosud shoda. Cast
badatell je vysvétiuje jako projev neradialnich pulsaci, jini se domnivaji, Ze jde o projev korotujicich
struktur v plynu nad fotosférou hvezdy.

Pokud jde o samotny vznik obalek, existuje cela fada hypotéz, které se je pokousgji vysvétlit. VSechny
se ale dosud setkavaji s problemy a zadna z nich nebyla dosud universalné prijata. Uvedme si alespon Ctyfi
pracovni modely, které se v soucasnosti nejCastgji uvazuji:

e Model rotacni nestability Struve (1931) poukézal na existenci korelace mezi Sitkou emisnich Car a
pozorovanou hodnotou v sin ¢ avyslovil domnénku, ze obalky vznikaji rotacni nestabilitou narovniku
hvézd se zavojem. Jeho hypotéza ale nevysvétiuje diouhodobou asovou proménnost zavojll. Kromé
toho se zda, Ze hvézdy se zavojem dosahuji jen asi 70 % kritické rotacni rychlosti - viz Porter (1996).
Nedavné studie konkrétnich hvézd i teoretické studie Owockého viak naznatuji, Ze rotace miize byt
velmi blizkakriticke rotaci.

e Dvojhvézdny model  KFiz a Harmanec (1975) prisli s domnénkou, Ze zavoje jsou ve skuteCnosti
akreCnimi disky avznikaji pfitokem plynu z druhé slozky ve dvojhvézdach. Jgjich hypotézavysvétiuje
prirozenym zplisobem vysoké rotaéni rychlosti hvézd se zavojem jako duisledek prenosu Ghlového
momentu dopadajici hmoty, dal e stfednédobé zmény amtize vysvétliti zmény dlouhodobé. Podvojnost
mnoha hvézd se zavojem se ale nepodafilo prokazat a u nékterych dobfe studovanych objektl |ze
dokonce pritomnost sekundéaru, ktery by zaplfioval Rocheovu mez, zcela vyloucit. Harmanec a kol.
(2002) predioZili proto novou hypotézu: ukazali, ze je-li rychle rotujici hvézda slozkou dvojhvézdy,
miiZze u ni dochazet ke ztraté hmoty a vzniku disku formou vytoku pouze z té oblasti rovniku, ktera
je privracena ke druhé sloZce soustavy. Pritomnost druhého télesa podminky pro vznik takoveé rotatni
nestability ponékud zlep3uje.
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e Hypotéza rotaci stlacovaného hvézdného vétru Bjorkman a Cassinelli (1993) pfidli s domnénkou, ze
zavoje vznikai z hvézdného vétru, ktery je u rychle rotujicich hvézd podie jejich vypotth stlatovan
do roviny rovniku. Podrobnéjsi vypocty ae ukazuji, Ze jgich mechamismus nedava dostatecné husté
zavoje, které by mohly vést ke vzniku pozorovanych emisnich Car.

e Pulsacni hypotéza Zastanci pulsatniho modelu rychlych zmén vyslovili domnénku, ze k vyvrhovani
plynu by v rovnikovych oblastech hvézd se zavojem mohlo dochézet ve chvilich, kdy se sejde ve fazi
nékolik modl neradialnich pulsaci, takze dodaji kinetickou energii potfebnou k dosazeni kriticke
rychlosti - viz napf. Rivinius a spol. (1998). Jgjich argument je zaloZzen na analyze dat hvézdy ;. Cen
pozorovatelné pouze z jizni oblohy. O to, zdajsou rychlé zmény této hvézdy skutecné multiperiodicke,
se ale dosud vedou urcité spory ajejich hypotézu je ponékud brzo hodnotit.

Vyvojove stadium hvézd se zavojem neni vyjasnéno. Zda se dokonce, Ze cely jev neni vazan na kon-
krétni 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 mechanismus vzniku zavojl je externi — jak to predpoklada napr. dvojhvézdna hypotéza. Podle
nedavnych pozorovani hvézd se zavojem v rliznych hvézdokupach se vSak zd3, Ze existuje korelace mezi
procentuanim zastoupenim hvézd se zavojem v kupé a obsahem tézkych prvkil. Vice hvézd se zavojem
se pozoruje v kupach s nizkym obsahem tézkych prvki. Maeder a Meynet (2001) zjistili, Ze pro rotujici
modely s nizkym obsahem kovt se podminky pro dosazeni kritické rotace béhem vyvoje zlepduji — narozdil
od modelli spocitanych pro Z = 0,02. To by mohlo vySe zminénou korelaci vysvétlovat a naznatovat, ze
zavoje vznikai vyvrhovanim materialu hvézdy samotné.

13.2.5 Svitiveé modré proménné (Luminous Blue Variables, LBV)

Za svitivé modré proménné byvaji oznatovany hmotné hvézdy s vysokou jasnosti, pro néz se pozoruji
zmeény jasnosti a barvy na nékolika Casovych skaach od rychlé mikropromeénnosti az po vzacné vybuchy,
vyznaCujici se zjasnénim o nékolik hvézdnych velikosti a velmi pravdépodobné znaCnou ztratou hmoty.
Soudi se, Ze predstavuji vzacng, velmi kratce trvgjici stadium vyvoje hmotnych hvézd (trvajici snad jen
40000 let) predchazejici stadiu WR hvézd. Pod tento nazev se nyni zahrnujici proménnétypu P Cyg, S Dor
a Hubbleovy-Sandageovy proménné.

Ve spektrech téchto hvézd se pozoruji vyrazné emisni Cary vodiku, neutraniho helia a jednou ionizo-
vaného zeleza, které v mnoha pfipadech vykazuji P Cyg profily (absorpce ve fialové Casti profilu, vedouci
k poméru dvojité emise V/R < 1). Je tedy zigimé, Ze zde existuje urCita fenomenologicka pribuznost
shvézdami se zavojem.

Spektra, jasnost atedy i povrchova i efektivni teplota téchto hvézd jsou znatné promeénné. V klidnych
obdobich s minimem jasnosti se tyto obejkty zpravidlajevi jako veleobri spektraniho typu B s efektivnimi
teplotami nad 15000 K a s emisnimi ¢arami vodiku a helia. V obdobich silnych zjasnéni se spektra méni
na veleobry typu A az F a zesiluji Fe Il a zakazané [Fe 11] emise. Soudi se ae, Ze bolometricky zafivy
vykon zlistava i béhem velkych zjasnéni nezménény a ze zdanlivy pokles teploty je diisledkem absorbce
ve vyvrzené plynové obéalce, a ze zafeni z kratkovinné a optické oblasti je pferozdéeno do zafeni delSich
vinovych délek. Bolometrické magnitudy téchto hvézd se pohybuji kolem —1070.
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Pro hvézdy studované soustavngji se ukazuje, zé vykazuji zmény jasnosti na ngméné tfech ¢asovych
Skalach:

1. Rychlé zmény na3kale dnii s amplitudami 0*1 az 0" 2.

2. Cyklické zmény o 170 az 20 s délkami cykll na 3kale let az nékolika desitek let, pritemz stfedni
délkacyklu je pro dany objekt charakteristicka.

3. Vzacné se objevujici zjasnéni o vice nez 30, ktera se u daného objektu vyskytnou zpravidla jednou
za nékolik stoleti. Tato zjasnéni zjevné souvisi s vyvrzenim plynové obalky, ktera byla v nékterych
pfipadech nasledné i pozorovanajako plosny Utvar.

Stothers a Chin (1995) predlozili dikazy ve prospéch hypotézy, ze cyklicka zjasnéni jsou projevem
opakujici se dynamické nestability téchto hvézd v pozdnich vyvojovych stadiich a spocetli i pFislusné
vyvojové modely na podporu této hypotézy. Ukazali, Ze pro stfedni cykly pozorovanych zjasnéni existuje
sludné definovany vztah perioda-svitivost ve tvaru

Mo = (—12,940,5) + (2,4 £ 0,5) log P. (468)
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13.3 Hvézdy spektralnich typll A aF

Hveézdy spektraniho typu A se vyznaCuji optickymi spektry, v nichz dominuji silné ¢ary vodiku, chybi jiz
¢ary helia a jsou pfitomny ¢ary mnoha ionizovanych kovdi (Fe I, Ti Il, Cr I atd.). Pro objekty na hlavni
posloupnosti se jedna o rozsah hmotnosti od 1,5 do 2,2 M, polomérti od 1,6 do 2,1 R, aefektivnich teplot
od 6950 do 9400 K.

Hvézdy spektralniho typu F se vyzna€uji optickymi spektry, u nichz jsou €ary vodiku podstatné slabsi,
nez u A hvézd, i kdyz stale ve spektrech dominuji. V jgjich spektrech se pozoruje oproti A hvézdam také
daleko vice €ar kovll. Pro objekty na hlavni posloupnosti se jedna o rozsah hmotnosti od 1,15 do 1,5 M.,
polomérti od 1,25 do 1,6 R, a efektivnich teplot od 5900 do 6950 K.

Rozsah téchto parametri pro hvézdy tfid A aF jetedy ve srovnani steplejSimi hvézdami B a O podstatné
mensi.

Mezi hvézdami typu A nalézame kromé ‘normalnich’ hvézd hlavni posloupnosti hvézdy vyrazné che-
micky pekuliarni a také vyznamné tfidy pulsatné nestabilnich hvézd, které maji pfesah i do spektralniho
typu F. Velmi dobry prehled fenomenologicky zavedenych tfid a jgjich vzgemné souvidosti publikoval
Kurtz (2000).

13.3.1 Am hvézdy (CP1 hvézdy)

Am hvézdy i metalické A hvézdy predstavuji jednu z vyznamnych skupin chemicky pekuliarnich hvézd.
Jejich vyskyt je omezen pravé naspektrani typ A ajegjich charakteristikou je, ze zatimco Cary ionizovaného
vapniku Ca |l odpovidaji rané spektralni podtiidé A, ostatni ¢ary kovill odpovidaji pozdni A podtfidé nebo
dokonce spektralnimutypu F acary vodiku odpovidaji ngake stfedni podtfide mezi obémaextremy. Barevné
indexy Am hvézd v (U — B) vs. (B — V') diagramu odpovidaji zhruba stejné podtfidé jako Cary vodiku a
rovnéz efektivni teplota Am hvézd odpovidanejlépejegjich spektranimu typu podieH | Car. Am hveézdy tvori
skupinu pekuliarnich hvézd, pro néz se nepozoruje pritomnost globalniho magnetického pole. Pfi studiu
vysokodispersnich spekter bylo zjisténo, ze “horkou Am” hvézdou je také Sirius A se spektranim typem
AO0.

Neékteri autofi zavedli rovnéz popisny typ 6 Del hvézdy k oznaCeni vyvojove starSich Am hvézd s lumi-
nositnimi tfidami IV alll. Jini badatel&€ upozornili nato, Ze tato tfida je znatné nehomogenni. Vyskytuje se
rovnéz oznaeni p Pup hvézdy pro podobfi a obfi A5m az F5m hvézdy. U nékterych z téchto hvézd byly
nalezeny zmeny jasnosti svedcici o pulsacich.

Conti (1970) shrnul vlastnosti Am hvézd anavrhl pouZzit fyzikalng i definici. Podle ng sejednao hvézdy
chemicky pekuliarni a to takové, které maji ve svych atmosférach bud nedostatek Ca (Ci také Sc) nebo
prebytek prvkl skupiny Zeleza a tézSich. Jedna se zasadné o objekty na hlavni posloupnosti a bylo rovnéz
Zji&téno, ze u nich nedochéazi k zadnym fyzikanim zménam jasnosti. Zejménadiky Abtovym systematickym
studiim bylo rovnéz zjisténo, ze vétSina, amoznai vsechny Am hvézdy jsou dvojhvézdami. Naopak vSechny
dvojhvézdy se slozkami spektralniho typu A a s periodami pod 25 jsou Am hvézdami. Debernardi a spol.
(2000) systematicky hledali spektroskopické dvojhvézdy mezi Am hvézdami ve hvézdokupach Hyady a
Praesepe a publikovali pro celou fadu z nich drahove elementy. Dvojhvézdy s obé&Zznymi periodami pod
815 maji vdechny kruhové drahy. Je také zajimavé, Ze v HR diagramu leZi véechny Am hvézdy z téchto
hvézdokup v dobre definovanem pasu nad hlavni posloupnosti samotné hvézdokupy. Am hvézdy vesmeés
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pomalu rotuiji, coz miize byt v fadé pripadu zplisobeno praveé jejich podvojnosti.

ZatimngjslibngSimvysvétlenimjejich vzniku se zdateorie zafive difuse publikovanaMichaudem (1970).
Michaud ukazal, Zze v atmosférach hvézd svelmi stabilnimi atmosférami miize béhem vyvojové kratke doby
(asi 10* az 10° let) dojit k diferencialni separaci chemickych elementll. Ty ionty, jejichZ zrychleni tlakem
zareni je VELSi nez jgich vaha v dané atmosfére, se udrzuji na povrchu hvézdy, zatimco jing, napf. helium,
klesnou do nitra hvézdy. Obecné feCeno jsou gradientem tlaku zafeni nadlehCovany tézsi prvky s velkym
poctem spektralnich Car a naopak |ehké a relativné hodné v atmosféfe zastoupené prvky s malym poctem
Car v atmosfére postupné klesaji. Tomu, aby se z&fiva difuse mohla uplatnit, mize u Am hvézd napomoci
jgjich pomala rotace a fakt, Ze u nich neexistuji hluboké podpovrchové konvektivni zony, tedy procesy,
kterév jinych pfipadech vedou k systematickému promichavani chemickych elementil. K vysvétleni pul saci
p Pup hvézd se predpoklada, Ze béhem vyvoje od hlavni posloupnosti nulového véku sei pres vliv zéfive
difuse dostala postupné zonaionizace He Il do oblasti, kde znovu mohlavyvolat dostatetné Gcinné pul satni
nestabilitu.

13.3.2 Ap hvézdy

Toto oznaCeni se pouzivapro hvézdy spektraniho typu A nahlavni posloupnosti, které maji neobvyklesilné
¢ary nékterych kovil azpravidlatéz méfitelné globani (Casto zhrubadipolove) magnetickée pole o sile stovek
az desetitisic G. Jsou znamy Ap SrCrEu hvézdy, které se vyskytuji v rozsahu spektranich typli od A3 do
FO, aAp Si hvézdy, pozorované mezi B8 aA2. Pro tyto hvézdy se obvykle pozoruji periodické—ale obecné
nesinusove — zmény jasnosti, intensity magnetického pole aintensity ¢ar kovll s periodou rovnou rotaéni
periodé dané hvézdy. Metodami dopplerovské tomografie pro né bylo zjisténo nerovnomérné rozlozeni
chemickych elementli po povrchu hvézdy, a to ve vazbé na magnetické pole. Je zajimave, Ze orientace
magnetickeého dipblu je obecnéjing, nez orientace rotacni osy hvézdy. M odel ovanim zmeén srotatni periodou
jemozno zjiStovat zakladni fyzikani vlastnosti Ap hvézd. Jgjich anomalni chemické slozeni byvanejCastgji
opét vysvétlovano vlivem zafive difuse pri stabilizujicim G¢inku globa niho magnetického pole. Hypotéza
zarivedifusevysvétlujei to, ze Ap hvézdy nejsou zpravidla pul satné nestabilni, helium totiz klesne hluboko
do nitra hvézdy a opacitni mechanismus vzniku pulsaci v zonach ionizace heliatak ztraci svou Ucinnost.

Kurtz (1982) v3ak pfisel s objevem tak zvanych roAp hvézd, chladnych Ap SrCrEu hvézd, kterée pul suji
svelmi kratkymi periodami mezi asi 6 az 15 minutami asmalymi amplitudami svételnych zmeén pod 07*016.
U nékterych z nich jsou tyto pul sace multiperiodické. Jde o neradia ni pul sace vysokych harmonickych modt
podé osy magnetického pole. V diisledku toho jsou pozorované amplitudy pulsaci modulovany s rotacni
periodou hvézdy. Tyto pulsace jsou pravdépodobné vybuzeny v zoné ionizace vodiku.

Nov§i zavedenou skupinou chemicky pekuliarnich hvézd jsou A Boo hvézdy, které maji spektrani typ
podle Car vodiku mezi A0 a FO, ¢ara vapniku Call K odpovidatypu A0 nebo o néco pozdngSimu, a cary
kovl, zegménaMg |1 448,1 nm, jsou velmi slabé. Nizké zastoupeni maji prvky skupiny Zeleza, zatimco lehké
elementy maji prakticky normalni pomérné zastoupeni. Detailni NLTE studie ukazuji, Ze uhlik je zastoupen
méne nez kyslik a Ze existuje antikorelace mezi zastoupenim uhliku akysliku najedné, a kfemiku nadruhé
strané. To se zda byt ve shodé s teorii difuse obohacené o mySenku akrece mezihvézdné latky. Na druhé
strané bylo ae zjisténo, Ze mnoho A Boo hvézd patfi mezi pulsujici o Sct hvézdy — viz nize.
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13.3.3 § Scuti hvézdy

Jednotnéoznaleni pro skupinu pulsujicich hvézd spektralnich typli A aF, které senachazeji v pasu nestability
v HR diagramu a maji pulsatni periody krati nez 013, zavedl Breger (1979), ktery ukazal, Ze rozliSovani
narlizné dfive zavedené apopisné definované kategorie nemafyzika ni opodstatnéni.® v zhledem ke kratkosti
period téchto hvézd a malé jasnosti VétSiny z nich nebylo snadné pro né v éfe fotografickée spektroskopie
poridit spektra s dostateCnym fazovym rozliSenim a proto byla vétSina z nich objevena diky fotometricky
nalezenym zménam jasnosti. Amplitudy zmén jasnosti se pohybuji v Sirokém rozmezi od prahu detekce
(asi 0101) az po 078 anékdy jsou v Case proménné. Svételné kiivky jsou bud zhruba sinusové nebo s vice
maximy. Pro mnohé ¢ Sct hvézdy byla nalezena multiperiodicita— pozorovane zmeny jsou vyslednici vice
periodickych zmén srliznymi periodami. V pripadech, kdy se podarilo pozorovat i zmény radialni rychlosti,
existuje mezi maximem svételné kfivky a minimem kfivky 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 jgich svételnych kfivek jsou malgé, 002 nebo mensi. § Sct hvézdy s vétsi
svitivosti, podobfi a obfi, maji delSi periody a Casto i vE&tSi amplitudy svételnych zmén. Je ovSem tfebafici,
Ze pouze as jedna tfetina hvézd, které se nachazeji v dolni ¢asti pasu pulsatni nestability v HR diagramu
jsou ¢ Sct hvézdy. Detekce pulsaci zavisi i na rotacni rychlosti a chemickém slozeni hvézd, presto se zda,
Ze musi existovat jesté dal§i faktory, které ovliviuji, zda dana hvézda bude pozorovatelnym zplisobem
pulsatné 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 7500-8800 K na
hlavni posloupnosti nulového véku a 6950 K pro My = 177 az 8400 K pro My, = 0765.

Breger (1979) a Breger, Stockenhuber (1983) a ngjnovéji Rodriguez a Breger (2001) shromézdili Udaje
0 jasnostech, pulsatnich periodach a dalSich fyzikanich vlastnostech § Sct hvézd a pribuznych objekti.
Nalezli m.j. dobfe definovany vztah zafivy vykon — barva— periodave tvaru

My = —3,052log P + 8,456(b — y) — 3, 121. (469)

S pouzitim podobného pozorovaciho materialu odvodili Lopez de Coca a spol. (1990) empiricky vztah pro
periodu zakladniho modu ve tvaru

log P = —0,300Mpo; — 3,195 log Tog + 11, 90. (470)

Odhadneme-li pulsacni periodu A5 hvézdy nahlavni posloupnosti podle zakladniho vztahu (456), dostaneme
hodnotu 1,98 hodiny, podie zpfesnéného vztahu (459) vyjde 1,10 hodiny, opét ve velmi dobré shodé s
pozorovanim.

Breger (1983) dosel rovnéz k zavéru, Ze ve statistickém smyslu existuje dobra shodamezi pozorovanimi
d Sct hvézd ve hvézdokupach o znamém vyvojovem stafi ajejich primérnymi periodami. Jak totiz plyne
Z rovnic (456) i (459), je pulsatni perioda pfimo Umérna poloméru pulsujici hvézdy. Protoze béhem
vyvoje na hlavni posloupnosti polomér hvézdy pozvolnaroste, |ze otekavat, ze priimérné pulsatni periody
periody § Sct hvézd v jednotlivych kupach budou tim delsi, €im je hvézdokupa starsi. To se statisticky

3V literatufe existovala v této oblasti dosti znaéna pestrost pojmoslovi. Nektefi autofi nazyvali kratkoperiodické proménné trpasli€imi cefeidami, jini tento
nézev uzivali pouze pro proménné s amplitudou zmén vétsi nez 0 3. Jini oznaCovali proménné s velkymi amplitudami jako RRs hvézdy €i hvézdy typu Al Vel.
Objevilo se i oznateni ultrakratkoperiodické proménng, to ale vede k nedorozuméni, nebot tak jsou oznatovany proménné se sekundovymi periodami zmén.
Plivodni oznabeni trpasli¢i cefeidy se také nezda vhodng, nebot jde v Ffadé pripadl o podobfi ¢i obri hvézdy.
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skutecné pozoruje. Breger a Pamyatnykh (1998) se pokusili zjistit, zda |ze nalézt shodu mezi predpoveédi
teorie hvézdného vyvoje a pozorovanim sekularnich zmén period jednotlivych ¢ Sct hvézd. Zjistili, Ze
pozorované zmeény period vykazuji statisticky podobny pocet pozvolného narlistani a pozvolného poklesu
pulsani periody, pricemz rychlost zmény jeasi o fad vySSi, nez otekavany sekularni rlist periody v diisledku
vyvojovych zmén. Jinak feteno, pozorované zmény jsou diisledkem jinych procesil, které patrné nesouvisi
svyvojem ¢ Sct hvézd a na podobny test vyvojove teorie jsou stavgici fady pozorovani jesteé prilis kratke.

Celkové mlizeme fici, Ze § Sct hvézdy |ze pii soucasnych znalostech kvalitativné dobre vysvétlit jako
objekty vyvijejici seod hlavni posloupnosti v dolni Casti pasu nestability, ktery souvisi sionizaCnimi zonami
vodiku a helia. Jistou €ast z nich mohou tvofit i hvézdy, které teprve kontrahuji k hlavni posloupnosti
nulového véku. To vSak nemiize plné vysvétlit, pro€ se v prislusné ¢asti HR diagramu pozororuje kromé
0 Sct hvézd takétak velky pocet nepulsujicich A aF hvézd. Konkrétnépro ¢ Sct hvézdy je podle ngjnovéjSich
studii pro vznik pulsaci rozhodujici zénaionizace Helll.

13.3.4 SX Phehvézdy

Hvézdy typu SX Phe jsou patrné analogii 0 Sct hvézd pro objekty Populace 11, t.j. starSi generace hvézd.
Maji niz& obsah tézkych prvku, patfi ke kulové slozce Galaxie a vyznaluji se velkymi prostorovymi
rychlostmi. Jejich pulsatni periody jsou kratké, ve vétsiné piipadi kratsi nez 0/08. Jgjich vyvojove stadium
v3ak v soucasnosti zlistava 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, Ze muize jit
0 objekty ve vyvojovem stadiu pozd&Sim nez stadium obr{l nebo Ze se jedna o dvojhvézdy, které se dlily
v jednu hvézdu.

13.3.5 ~ Dor hvézdy

~ Dor hvézdy jsou velmi nové objevenou skupinou hvézd. Jde o hvézdy spektralniho typu F, které vykazuji
zmény jasnosti a radialnich rychlosti s periodami delSimi, nez § Sct hvézdy: od 0¢3 do 210, pficemz obé
kfivky jsou prakticky ve fazi. Amplituda svételnych zmén je zpravidla pouze nékolik méalo setin hvézdné
velikosti. v Dor hvézdy se nachézeji zCasti na chladném konci dolni Casti pasu nestability, zCasti vné n§
smérem k nizSim efektivnim teplotam. Spektrané jde o hvézdy luminostinich tfid V-1V. VétSina badatel &l se
nyni kloni k tomu, Ze se jedna o pulsujici hvézdy, nebot u nékterych byly nalezeny multiperiodické zmény,
mechani smus vzniku pulsaci vSak dosud nebyl objasnén.

13.36 LiaBeuFaG hvézd

Lithium a berylium jsou velmi citlivym indikatorem toho, jak hluboko smérem do centra hvézdy zasahuji
podpovrchovékonvektivni zony u FaG hvézd. Slucovaci reakcelithiaprobihajijiz pfi teplotéasi 2, 5x 106K,
beryliapri asi 3, 5x 10° K. Pokud tedy konvektivni zonadosahujeaz do hloubek, kdejsou ve hvézdé potfebné
vysoke teploty, bude obsah Li a Be v atmosférach takovych hvézd znatné nizky. K analyze ve spektrech
se negjCastgi uzivaji resonancni dvojice Car Li | 670,776 a 670,791 nm a Be 11 313,042 a 313,107 nm.
V atmosfé&fe Slunce je pomérny obsah Li nizky, Li/H = 10~!%, zatimco typické maximum pro hvézdy
populace| je Li/H = 10~?. Pomérny obsah beryliaje nizky shodné pro Sluncei hvézdy populace|: Be/H ~
101,
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Studium obsahu lithiave hvézdokupach ukazuje nékterée zajimavé souvisosti. 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 rtst k niz&im teplotam s maximem kolem 6300 K
a poté opét plynuly pokles smérem ke chladngSim hvézdam. Lokani minimum kolem 6700 K se v3ak
nevyskytuje u mladych hvézdokup jako jsou Plgady Ci o Per a zda se tak, ze k dramatickému poklesu
v obsahu lithiav atmosférach F hvézd kolem podtfidy F5 dochazi mezi vyvojovymvékem 5 x 107 a5 x 108
jeobsahlithiaLi/H = 10~ ak Zadnému poklesu u nich nedochézi, ackoliv jejich vyvojovy vék se odhaduje
asinal — 2 x 10 let. To znamena, Ze narozsah konvektivni zony musi mit vliv jedté jiné faktory, nez jen
vyvojovy vék. Pro Hyady existuje naznak souvislosti mezi vycerpanim lithiaarotacni rychlosti prislusnych
F hvézd. Michaud se snazil objasnit nedostatek lithia kolem spektralniho typu F5 teorii zafive difuse. Jeho
vypocty skutetné ukazuji, Ze u téchto hvézd miize dochazet ke klesani lithia smérem do nitra hvézdy, ale
cely proces probiha pfilis pomalu, nez aby se mohl projevit uz v Hyadach. Existuji téz Gvahy o moznéroli
malé ztraty hmoty z atmosfér F hvézd a o roli meridionani cirkul ace.

Studium berylia u stejnych F hvézd v Hyadach ukazalo shodny a normalni obsah berylia, z ¢ehoz |ze
vyvodit, Ze dolni hranice konvektivnich zon u téchto hvézd zasahuje do oblasti steplotami nad 2, 5 x 10° K,
ale nedosahuiji az k teplotam 3, 5 x 10° K.

134 G,K aM hvézdy

Spoletnym znakem chladnych hvézd spektralnich typli G, K aM je existence hlubokych podpovrchovych
konvektivnich zon, které vedou m.j. ke vzniku chromosfér a korén. Rozsah zakladnich charakteristik pro
hvézdy hlavni posloupnosti je nasledujici:

G hvézdy:
M=091-116M,, R=101-125R,, Teg = 5200 - 5900 K;
K hvézdy:
M =045-091M,, R=0,52-1,01 R;, Teg = 3900 — 5200 K;
M hvézdy:

M =0,10-0,45Mg, R=0,12-0,52 Rs, Tox = 2600 — 3900 K.

13.4.1 Projevy a Casova proménnost hvézdnych chromosfér

Chromosféra byla objevena ngjprve u Slunce a pozdgi na zakladé rtiznych typli pozorovani i u chladnych
hvézd. Jedna se o pomérné fidkou — a alespon v pfipadé Slunce i nepfilis rozsahlou — vrstvu, ktera se
vyznaCuje vysSi teplotou, nez je teplota pod ni lezici fotosféry. Tloustka sluneCni chromosféry Cini asi
10* km. Vzhledem k vySi teploté se chromosféra projevuje podobné jako rozsahlé plynove zavoje horkych
hvézd: pfitomnosti emisnich Car ve spektru. Nad chromosférou se nachazi jesté mnohem fidsSi ageometricky
rozsahlg8i kordna, ktera plynule pfechazi do prostoru. Zafeni korbny je nepatrné proti zafeni slunecniho
disku aproto Izekorbnu pfimo pozorovat bud pfi Uplnych slunetnich zatménich nebo z kosmického prostoru.
V Casti Sunetni korony se pozoruji emisni ¢ary zelezaada Sich prvkd ve velmi vysokych stupnich ionizace,
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coz svédC¢i o tom, Ze ionizatni teplota v koroné dosahuje teploty az 10° K. Existence teplotni inverze
s rostouci vzdaenosti od stfedu hvézdy se vysvétluje dynamickym zahfivanim v diisledku mohutnych
konvektivnich pohybll. Konvektivni proudy vyvolavaji razové zvukove viny, jejichz kineticka energie je
Umérna hustoté a Ctverci rychlosti. Hustota se vzdalenosti kles, rychlost roste a do chromosféry a korény
se tak dostava velké mnozstvi kinetické energie, z niz se jen nepatrna Cast vyzari a vétSina se pouzije na
silné zvySeni teploty.

Experimentalni diikazy existence chromosfér a koron Ize podle rostouci vzdaenosti od stfedu hvézdy
srhnout takto:

Na | D Cary 588,9 a 589,5 nm: V této dvojici absorbcnich Car Ize ve sluneCnim spektru pozorovat
rychlostni strukturu spodni ¢asti chromosféry. Také u nékterych jasnych veleobril tfidy G a K se pozoruji
dodatecné, do fialova posunuté absorbce u této dvojice sodikovych Car, svédCici o jgich okolohvézdném
plvodu.

Trojice Ca Il Car v infraCervené oblasti u 849,8, 854,2 a 866,2 nm: V této trojici absorbCnich Car se
u hvézd s chromosférami pozoruji asymetrie Ci slabé zaplnéni jader Car emisi. Radialni rychlost se liSi od
radiani rychlosti fotosferickych Car. (Pro zgjimavost: tato trojice Car se pozoruje v emisi pro fadu silné
interagujicich dvojhvézd, jgichz primary jsou hvézdy se zavojem.)

Cary vodiku Balmerovy serie: U chladnych hvézd s chromosférami se pozoruji neéekané silné a&iroké
¢ary vodiku, odpovidajici vySSi teploté nez je efektivni teplota pfislusnych hvézd. Kromé toho je napr.
u M1la hvézdy o Ori Ha profil posunut viici fotosfére do fialova. U veleobrll tfidy K a zvlasté jasnych
veleobrll tfid F a G se pozorujei do fialova posunutaa asoveé proménnaHa emise. U obfich hvézd popul ace
Il se pozoruji asymetrické dvojité Ho emise.

Emisni jadraéar Call K aH u393,3a396,8nm: Cary ionizovaného vapniku jsou u chladnych hvézd
siinéasrokéav jgichjadru lzei nafotografickych spektrech pozorovat emisni slozku, zpravidla u hvézd,
které se v HR diagramu nachazeji vpravo od pasu nestability cefeid. Pozoruji se u hvézd spektraniho typu
F achladngsich.

Emisni jadra dvojic &ar Mg 11 u 279,55 a 280,27 nm a u 279,08 a 279,80 nm:  Cary ionizovaného
hor¢iku v blizké ultrafialove oblasti maji obvykle viici fotosfére lepsi kontrast aemise v jejich jadrech jsou
tak 1épe patrné. Pozoruji se prakticky pro vsechny hvézdy hlavni posloupnosti chladnéjsi nez F2 a dokonce
pro Altair se spektrem A7IV-V apro vSechny obry aveleobry vpravo od pasu nestability.

Emisni jadra ¢ary Lya u 121,57 nm:  Emisni profily vodikove ary Ly« byly poprvé pozorovany pomoci
druzice OAO3 — jde opét o centrani emisni jadro.

Emisni caryOI, Cll,CIVaS IVvUVoboru: Emisni profily téchto Car se pozoruji pro fadu chladnych
hvézd a svédti o teplotach 10* az 2 x 10° K.

Méfitelné zareni v rentgenovém oboru spektra:  Rentgenové zafeni bylo druzici Einstein (HEAO-2)
zjisténo pro hvézdy hlavni posloupnosti vdech spektralnich typli a pro nékteré G a K obry. Naprosto se
ale nedali nalézt méfitelné rentgenové zarfeni pro nejchladngsi obry a veleobry v pravé horni €asti HR
diagramu, pro G az M veleobry a obry chladngsi nez K2. Zda se, Ze tyto hvézdy nemaji horké korony.
Zaroven bylo ae zjisténo, Ze intensita zafeni v rentgenovém oboru neni jednoznatné dana spektranim
typem aluminositni tfidou dané hvézdy. Zda se, Ze rentgenové zafeni souvisi s pritomnosti magnetickych
poli podobnych slunecnim. Vznik magnetickych poli u Slunce a chladnych hvézd se vysvétiuje obvykle

100



mechanismem dynama plisobiciho v konvektivnich zonach. Cirkulace miize byt pfirozené ovlivnénai rotaci
hvézd. Pozorovani svédcici o zfetelne korelaci mezi intensitou rentgenového zareni arotacni rychlosti hvézd
v rozmezi spektralnich typli F7 az M5 se zdaji tuto domnénku potvrzovat.

Pozorovani hvézdnym vétrem rozsifenych chromosfér u nékterych zakrytovych dvojhvézd s chladnou
veleobii slozkou ukazuji, ze jde o geometricky rozsahlé obalky o rozmérech nékolikrat prevysujicich
rozméry samotnych hvézd.

NejdelSi pozorovaci fady svedcici o Casove promeénnosti hvézdnych chromosfér existuji celkem prirozené
pro Call K emise v jadfe. Ukazuje se, Ze patrné viechny chromosféry jsou €asove proménné na ¢asovych
gkalach od minut az po staleti. Kratkodobé zmény zvétduji zpravidla amplitudu zmén s rlistem intensity
emisni ¢ary. Pro nékolik desitek hvézd spektralnich typli G2 a pozdéjSich byly pozorovany nékolikaleté
cykly ve zménach intensity emise, pfipomingjici jedenactilety cyklus slunecni. Rychlé zmény souvisgji
v mnoha pfipadech s rotaci pfislusnych hvézd, coz svédci o pritomnosti skvrn. Dlouhé cykly podobné
sluneCnim se zfgfme pozoruji pouze u hvézd s rotatnimi periodami delSimi nez 20 dni.

Vyskyt chromosféricke aktivity |ze posuzovat i podle typu hvézd, pro néz se pozoruje. Jedna se o nasle-
dujici tfidy hvézd:

Hvézdy typu UV Ceti: Tyto hvézdy byly definovany jako skupina M3Ve az M6Ve hvézd, u kterych
dochazi k obCasnym prudkym zjasnénim o 1 az 6 hvézdnych velikosti, pficemz 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 volngji a zafazovali mezi typ UV Cet vSechny chladné hvézdy, u nichz dochazi
k obCasnym eruptivnim zjasnénim pfipominajicim slunecni erupce ve velkém. Fotometricka pozorovani
téchto hvézd mimo obdobi zjasnéni v nékterych pripadech prokazal a pritomnost svételnych zmen s periodu
rotace, tedy opét cos pfipomingjici hvézdné skvrny.

Hvézdy typu BY Dra: Tyto hvézdy byly definovany jako podskupina hvézd typu UV Cet (v obecngSim
pojeti). Zafazuji se mezi né hvézdy hlavni posloupnosti spektralnich typli K aM s emisemi jak v Carach
vodiku, tak v Carach Ca ll a s periodickymi svételnymi zménami o malé amplitudé do 01 a s periodami
nékolik dni. Je znamo asi 20 takovych hvézd. Bopp a Fekel (1977) zjistili, ze u zhruba poloviny v3ech
znamych BY Drahvézd (vCetné BY Dra samotné) |ze prokazat, Ze se jedna o spektroskopicke dvojhvezdy,
ve Vétsiné pripadll s obéma sl ozkami pozorovatelnymi ve spektru. U vétSiny znamych dvojhvézd je perioda
rotace a obéhu synchronizovana. BY Dra sama se pohybuje ve vystfedné draze a pozoruje se u ni t.zv.
pseudosynchronizace vlivem vétsi pritazlive sily v periastru.

Hvézdy typu RSCVn: Jednase o dvojhvézdy sobéznymi periodami od 1 do 14 dnli se synchronizovanymi
periodami rotace a obéhu a s teplgj&imi slozkami spektralnich typli F ¢ G v blizkosti hlavni posloupnosti,
u kterych se aspoin mimo zakryty pozoruiji silné emisni ary Call asvételné zmény srotacni periodou zpl-
sobené pritomnosti skvrn najegjich povrchu. V pripadé zékrytovych dvojhvézd setyto svételne zmény sCitgji
se zménami v diisledku zakrytll a projevuji se deformacemi zakrytovych kfivek. Dlouhodoba pozorovani
téchto hvézd prokazala, Zze skvrny postupné migruji jako u Slunce, takze fazovani i sam vzhled svételnych
kfivek se dlouhodobé meéni. Jednou z nejvice studovanych RS CVn hvézd je zakrytova dvojhvézda AR Lac,
u které se chromosfericka aktivita pozoruje pro obé slozky dvojhvézdy, jgjichz spektrani typy jsou KOIV a
G21V. Existuji i velmi detailni pozorovani rentgenového zafeni z obou slozek a model 1okalizace koron u
nich. Jinou hojné studovanou RS CVn hvézdou je V711 Tau, pro niz byly objeveny rychlé zmény profil{i ar,
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podobné putujicim vinkam u horkych hvézd, a pro niz byla poprvé pouzita metoda dopplerovské inverze
pozorovanych zmén profilti ¢ar (Doppler imaging). Pomoci ni Ize nezavise v rliznych 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 typli a se svételnymi kfivkami, které se méni plynule
béhem celé ob&Zné periody.

Hvézdy typu FK Com:  Jedna se o osamocené hvézdy spektralnich typll G — K s promitnutymi rotatnimi
rychlostmi kolem 100 kms™1, coz je u tak chladnych hvézd velice vysoka hodnota. Jgjich hlavni charakte-
ristikou je pFitomnost emisnich Car, Casto silngSich, nez jaké se pozoruji pro RS CVn dvojhvézdy. Pozoruiji
se u nich rovnéz svételné zmeény s amplitudou 01 — 072 a s periodami nékolik dnli, patrné opét jejich
rotatnimi periodami. Nevykazuji zadne zmény radiani rychlosti. Zmény jgich dvojitych Ha emisnich
profilli vykazuji V// R zmeény s periodou svételnych zmén, ¢imz se podobaji horkym hvézdam se zavojem.
V zgjemné fazovani zmén naznacuje, Ze fotometrické zmény mohou souviset spiSe s horkou, nez s chladnou
skvrnou. Pfi studiu vysokodispersnich spekter byly u FK Com nalezeny malé zmény radidni rychlosti Ha
emise s periodou svételnych zmén a po jistou dobu byl proto zvazovan model interagujici dvojhvézdy
svelmi rozdilnymi slozkami. Vyvojove stadium zlistava zahadou, snad by mohlo jit o hvézdy, které vznikly
postupnym slitim dvojhvézdy typu W UMav jediné téleso. To by vysvétlovalo velkou rotacni rychlost.

Hvézdy typu T Tau: Jedna se o osamocené hvézdy spektranich typli F5 — G5, u nichz se pozoruji
chromosferické emisni Cary (zegméena Ca 1) a rychlé a zcela nepravidelné zmeény jasnosti s amplitudami
az 370. Maji nizky zafivy vykon a zpravidla se vyskytuji uvnitf zafici ¢i temné mlhoviny. Pozdgi se
ukazalo, Ze v pfipadech, kdy se u téchto hvézd pozoruje absorbcni Carovée spektrum, odpovida zpravidia
spektralnim typlim mezi pozdnim typem F atypem M, pfi¢emz je ve spektru pritomnasilna absorbéni ¢ara
lithia 670,7 nm. Pomérné nedavno se podafilo prokazat, ze mnohé T Tau hvézdy jsou sloZzkami visuanich
dvojhvézd s diouhymi ob&znymi periodami. Dnes se vétSina badatel i shoduje v nazoru, ze hvézdy T Tau
jsou mladé hvézdy, které teprve kontrahuji k hlavni posloupnosti nulového véku a dosud u nich probiha i
akrece hmoty z okolni mlhoviny. Tomu odpovidai pfitomnost silné ary lithia. Jgjich nepravidelné svételné
zmeény se vysvétluji nehomogenitami v rozsahlych obalkéach, které je obklopuji.

13.4.2 Pulsujici hvézdy

Cefeidy. Cefeidy dostaly svij nazev podle druhé objevené proménné tohoto typu, & Cep, jgjiz zmeény
jasnosti objevil roku 1784 anglicky amatér John Goodricke. (\V{ibec prvni objevenou cefeidou bylan Adl,
kterou 10. zari 1784 objevil Edward Pigott.) Jsou to veleobri spektranich tfid F, G a K s periodickymi
zménami jasnosti a radianich rychlosti — viz obr. 4. Jgjich periody se pohybuji v rozmezi od nékolika
dni do skoro 100 dni a amplitudy svételnych zmén Cini 01 — 270 . Jedna se o vyvinuté hvézdy v pasu
pulsatni nestability, které jiz spalily i helium ve svych jadrech. Podle stéfi se rozlisuji cefeidy tfidy | a
11, coz odpovida objekttim prvni a druhé populace hvézd. Typickym predstavitelem tfidy | je pravé § Cep
(spektralni typ F5lab), cefeidam typu |1 se podle typické predstavitelky fikataké hvézdy typu W Vir. Vztah
perioda— zafivy vykon se pro cefeidy typu | all liSi, cefeidy typu | jsou pro danou pulsatni periodu asi 0
175 jasngSi nez cefeidy typu ll.

Kervellaakol. (2004) vyuzili interferometrickauréeni polomérti sedmi klasickych cefeid k novekalibraci
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nulového bodu vztahu perioda— zéfivy vykon, pficemz sklon pfimky pfijali z dfivéjSi studie Gierena akol.
(1998) zal ozené na cefeidach z Velkého Magellanova mracna. Jejich nejnovéjsi vztah matedy tvar

My = —(2,769 £ 0,073) log P — (1,440 £ 0, 075). (471)

Miry:  Miry patfi k ngjngpadngsim proménnym hvézdam. Jegjich periody zmén jasnosti a radialnich
rychlosti jsou vesmeés delSi nez 100 dni aamplitudy svetelnych zmeén jsou vetsi nez 1720 a nezfidka dosahuji
i vice nez 100! Ve spektrech téchto hvézd se vyskytuji i silné emisni Cary. Klasické vysvétleni je, Ze se
jedna o obri hvézdy v pozdnich vyvojovych stéadiich.

Prototyp skupiny Mira Ceti (omikron Ceti) je hvézdou spektrani tfidy M7Ille, jgjiz jasnost se méni
s periodou 331765 od 210 do 101, Sekundarni slozkou Miry Ceti je bily trpaslik a snimky z Hubbleova
kosmického dalekohledu naznaCuji interakci mezi obéma hvézdami a vedou k odhadu poloméru Miry:
7T00R.

Hvézdy asymptotické vétve obrii (Asymptotic Giant Branch Sars): Jedna se o relativné kréatké pozdni
vyvojové stadium cyklickych tepelnych pulsii souvisgjicich s hofenim helia v heliové slupce a s hiuboko
zasahujici povrchovou konvektivni zonou. Timto stadiem projdou hvézdy o pocateCnich hmotnostech asi
0,8az 8 M. Vyvine seu nich i silny hvézdny vitr, ktery vede k odvrhovani hmoty do prostoru rychlostmi
108 —10* M, zarok av chladnych obalkach kolem nich se tvori komplexni molekuly. Nasledujici vyvoj
vede ke vzniku planetarnich mlhovin a konci stadiem bilého trpaslika. Existuje ae i domnénka, ze jev
souvisi s podvojnosti téchto objekttl a konkrétné s pohybem sekundarni slozky uvnitf atmosféry obra. Mezi
AGB hvézdy se zahrnuji Miry, polopravidelné a nepravidel né proménné.

13.5 Hveézdy v pozdnich vyvojovych stadiich
13.5.1 Bilitrpadici aZZ Ceti hvézdy

Bili trpaslici sev dvourozmérnéklasifikaci popisuji luminositni tfidou V11, mnohem Cast&i sevSak v astrono-
micke literatufe objevuje oznateni DA, DB, DO apodobné, oznatujici bilétrpasliky se spektry spektranich
tfid A, B, O atd. Tfida DA je charakterizovana pfitomnosti ¢ar vodiku v atmosféfe prislusnych hvézd, u
tfidy DB jsou pritomny Cary neutralniho helia. Podrobngsim studiem se ukazalo, ze DA a DB trpadlici
tvori dvé odlisné skupiny objektll a dvé sekvence v HR diagramu. Relativni obsah heliav atmosférach DA
trpaslikl je nepatrny (He/H < 10~2). Naopak v atmosférach DB hvézd prakticky chybi vodik (He/H > 10°).
Byly nalezeny i nékteré pfechodné pfipady DB hvézd, oznatované DBA, u nichz Ize slabé ¢ary vodiku ve
spektrech pozorovat (He/H ~ 3-10x103). Bili trpaslici klasifikovani DO jsou pokratovanim sekvekce DB
smérem k vySSim teplotam. Statistické studie relativni Cetnosti obou sekvenci ukazuji, ze trpaslici typu DA
prevazuji, je jich asi 80 procent. Pomoci model &l atmosfér slozenych bud z &istého vodiku nebo helia byl
odhadnut rozsah efektivnich teplot DA trpasl ikl v rozmezi od 7000 do 30000 K, pro DB hvézdy jeto 12000
az 30000 K.

RozloZeni prostorovych rychlosti ukazuje, ze naprostavétsina bilych trpasl ikl pochazi ze starsi popul ace
I1. Existence dvou sekvenci se vysvétiuje tim, Ze u nékterych objektll dojde na konci stadia asymptotickée
vétve obrll k tak mohutnym tepelnym pulstim, Ze se pfi nich nuklearnim hofenim spotfebuje zbyvajici
atmosfericky vodik a zbudou jen t&€78i prvky. U trpaslikli typu DA, kde se vodik takto nespotiebuje, dojde
ke zmizeni heliav diisledku zafive difuse.
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ZZ Cet hvézdy jsou bili trpadlici typu DA, u nichz dochazi k mé&fitelnym zménam jgjich jasnosti.
Zmeény jasnosti jsou ziggmeé periodické a Casto multiperiodické, a velmi rychlé. Periody znamych ZZ Cet
hvézd jsou mezi 100 a 1200 sekundami, coz je ade o hodné delSi, nez by odpovidalo jegich radianim
pulsacim, takZe se dosti vSeobecné soudi, Ze pozorované zmeny jasnosti jsou projevem pulsaci neradianich.
Byla nalezena urcita korelace mezi amplitudou pozorovanych zmén a slozitosti svételnych kfivek. ZZ Cet
hvézdy s malymi amplitudami do 005 maji zpravidla periodické sinusové zmeny jasnosti, jgjichz periodaje
velmi stala. V poslednich desetiletich je pulsacim ZZ Cet hvézd vénovana znatna pozornost, nebot existuje
opravnéna nadéje, Ze se s jgjich pomoci |ze dozvédét hodné o skutetné vnitfni stavbé bilych trpasliki,
podobnéjako v pripadé nadeho Slunce. Soudi se, Ze moznavsichni bili trpaslici typu DA se stavaji pulsatné
nestabilnimi, kdyz se béhem svého vyvoje a postupného chladnuti dostavaji do oblasti s efektivni teplotou
mezi 13000 a 11000 K.

Pulsace byly ovsem objeveny a studovany i u nékolika DB trpadlikll a jejich analyzou a porovnanim
s modely prokazali Metcalfe a kol. (2005), Ze Cisté heliova atmosféra DB trpaslikii je patrné diisledkem
zarive difuse. Na prechodu od hvézd asymptotické vétve obrll k bilym trpaslikiim existuji tepleisi tzv.
hvézdy typu PG 1159, které maji v atmosfére zastoupeni helia, uhliku i kysliku coby zbytku jadra plivodni
hvézdy. Vypocty ukazaly, ze zafiva difuse vynese helium k povrchu a necha tak vzniknout Cisté heliové
horni atmosfére.

13.5.2 Novy

Pokud je bily trpaslik slozkou dvojhvézdy a dojde k pfenosu hmoty bohaté na vodik z druhé slozky na
povrch bilého trpaslika, mlize dochazet k velmi napadnym zjasnénim soustavy. Na povrchu bilého trpaslika
mUiZe nastat velmi bouflive jaderné sluGovani vodiku na helium, coz vede k vybuchu a odvrZeni obalky do
okolniho prostoru. Pohyb hmoty velkymi rychlostmi se skutecné u nov po vybuchu pozoruije.

Znamy jsou rovnéz trpadli¢i novy, dvojhvézdy slozené z bilého trpaslikaa Cerveného trpaslika (normalni
hvézdy), jejichz obé&zné periody Cini jen nékolik hodin au nichz dochazi k opakovanym zjasnénim o 3az 5
hvézdnych velikosti béhem tydnli az nékolikalet. Soudi se, Zei tyto objekty se zjashuji v diisledku prenosu
hmoty mezi slozkami, mechanismusale patrné nesouvisi s nuklearnim horenim, ale s nestabilitou akrecniho
disku kolem bilého trpaslika, jehoz opacita se v diisledku akrece po dosazeni urcité kritické hodnoty miize
velmi prudce zménit.

Zdasejisté, ze vybuchy nov vedou jen k relativné malé ztraté hmoty ze soustavy poméfovano celkovou
hmotnosti hvézd. U nékterych trpasli¢ich nov s mnoha pozorovanymi zjasnénimi byla nalezena korelace
mezi mohutnosti zjasnéni a dobou do nasledujiciho zjasnéni.

13.5.3 Supernovy

Supernovy predstavuji jeden z ngjnapadngiSich jevll na obloze. Jedna se o hvézdy, které se béhem kréatke
doby zjasni 0 mnoho magnitud, takze pokud k takovému zjasnéni dojde u objektli neprilis vzdaenych od
slunecni soustavy, je mozno po urCity Cas pozorovat supernovu na obloze i ve dne. Nasledujici pozvolny
pokles jasnosti miize trvat i dva roky. Supernovy byvaji klasifikovany podie vzhledu spekter v maximu
jasnosti do dvou zakladnich typll. Supernovy typu | neobsahuji ve spektrech ¢ary vodiku, supernovy typu
[ ano. Supernovy typu | byvaji dale déleny podle pfitomnosti €i nepfitomnosti Car kfemiku a helia ve
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spektrech. Supernovy typu la ve spektru nemgji ani ¢ary helia a absolutni visuani magnituda v maximu
dosahuije pro jednotlivé pozorované supernovy tohoto typu shodné hodnoty podle vztahu

H
My = —19.30 + 5 log <6—(‘)’> (472)

(kde H, je Hubbleova konstanta), s disperzi pouze 073 a (B — V) = 0. Typ Il se dale déli podle vzhledu
svételné kiivky. Spektra v maximu jasnosti jsou Casto téméf jen spojita, bez spektralnich Car. Pozdgi se
objevuji emisni Cary vodiku ajesté pozdgji zakazane cary kovdl.

Pro supernovy typu | bylo zjisténo, Ze se vyskytuji v kulovych slozkach galaxii a Ze nejsou vazany na
spirani ramena. Protoze hmotné hvézdy se vyskytuji pravé ve spiralnich ramenech, svédci to o tom, ze
supernovy typu | ngisou vysledkem vyvoje osamocenych hvézd, ale produktem dvojhvézdného vyvoje.
V soucasnosti se soudi, Ze tyto supernovy vznikaji v disledku akrece nadkritického mnozstvi hmoty:
hmotnost bilého trpaslika vzroste akreci nad Chandrasekharovu mez (~ 1,4 M) ato vede k mohutnému
vybuchu a zjasnéni s charakteristickym maximem. Alternativni moznost, splynuti dvou bilych trpasliki, by
nedokazala vysvétlit shodnou jasnost riiznych supernov v maximu jasnosti.

O supernovach typu Il se soudi, Ze jsou vysledkem dynamicke nestability v zavéreCnych stadiich vyvoje
jednotlivé hvézdy. Pri jgich vybuchu dojde k rozmetani vétSiny hvézdného materidlu do prostoru a zbude
jen malé degenerované jadro, neutronova hvézda.

Nova presngsi pozorovani postupné odhaluji znatnou individualitu supernov a lze se nadit toho, Ze i
teoreticke pfedstavy o jgjich vzniku se budou jesté znatné vyvijet.
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