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1 Uvodem

1.1 Vznik teorie

Po dlouhou dobu zilistavala otdzka fyzikil a astrofyzikl, pro¢ hvézdy vydrzi bez viditelné zmény zéfit
tak dlouho, nezodpovézena. Zkusme nejprve rizné zdroje energie posoudit jednoduchymi energetickymi
uvahami.

Anaxagords v 5. st. pf. n. 1. tvrdil, Ze hvézda, respektive Slunce, je rozzhavend masa Zeleza. Kdyby tomu
tak bylo, celkovou tepelnou energii obsazenou v Zeleze bychom mohli odhadnout jakoEI

Q ~ MycAT = 2-10%kg - 450 J /K /kg - 6000 K = 5,4-10%° J . (1)

To se miiZe zd4t hodné, ale pii soutasném zéfivém vykonu Slunce Lo = 3,8 - 102 W to znamen4, Ze by
Slunce vydrzelo zéfit po dobu
T~ —=—"+——=14-10"s =460yr, 2
Lo 3.810%]/s Y @)
coZ je evidentné velmi mélo. Nicméné takové jednoduché chladnuti (jen s vétsim A7’ a mensim L) probiha
u bilych trpaslikd, v pozdnich fazich hvézdného vyvoje.

Jesté€ v 19. stoleti existovaly dvahy o tom, zda je mozné, aby Slunce ziskdvalo svou zéfivou energii
chemickymi reakcemi, tedy spalovanim tuhych ¢i tekutych latek. Nazor, Ze to neni pravdépodobné, vyslovil
jiz John Herschel. Ostatné pro oxidaci vodiku 2'H, + 0, — 2H,0, kterd ma velkou vyhievnost H =
100 MJ /kg, je

2-10%

Q ~ Mg H = -10%8J =2,5-10%"J 3)
a pouzijeme-li stejny trik se zafivym vykonem, vyjde charakteristickd doba 7 = )/ Lo, = 2000 yr.

Lékar J. R. Mayer uvazoval roku 1846 o tom, Ze by Slunce mohlo ziskavat energii dopady meteoritii.
KaZdou sekundu by se ov§em na zafeni musela preménovat kineticka energie Fy = %va ~ Lg - 1s,coz
by pfi rychlostech dopadu v ~ 100 km/s znamenalo tok hmoty

dm 2Ly . 2-3,8-10%

— = = 7.6-10 =12.10°
7 e (1072 kg/s =7,6-10"kg/s = 1,2-107° My /yr, “4)

Cili 7 ~ My /(dm/dt) ~ 1 Myr. Navic by se pfirGstek hmotnosti musel méfitelné projevit na zméné drah
planetH Pro Slunce tedy tento zdroj nepfipadd v ivahu, ale takova akrece planetesimal byla hlavnim zdrojem
tepelné energie planet.

IReéti filosofové samoziejmé neoperovali s pojmy teplo, mém4 tepelna kapacita, neznali zdakon zachovéni energie ani
nezméfili hmotnost a teplotu Slunce. V tomto kontextu se na odhad musime divat.

2Podle 3. Keplerova zdkona je a®/P? = M, po diferencovini (pii a = konst.) dM = —21‘3—ZdP adl = _1dM ~ 1076 ~
30 s za rok, coZ se ov§em nepozoruje.



H. von Helmholtz roku 1854 pfisel misto toho s hypotézou, zZe Slunce zaii diky uvoliiovani energie
gravitatnim smrs$tovanim. Gravitacni potencidlni energie koule o konstantni hustoté je rovna Eg = —% G% :
Podle viridlového teorému plati pro gravitatnd vdzané systémy (Ex) = —3(Eg), tudiZ celkovd mechanicka
energie hvézdy je E(R) = Ex + Eg = $Eq. V nekone¢nu byla pochopitelng energie E(co) = 0; pii

kolapsu se tedy uvolni jejich rozdil

3 GM? 6,7-1071 . (2.1030)2
AE = E(x) - E(R) = ———— =03 - =1,1-10"7J. 5
Odpovidajici doba zéfivé stability
AFE
Tk =~ —— ~ 10 Myr (6)
Le

se nazyva Kelvinova—Helmholtzova skdla. Zlepsujici se odhady stiii Zemé ale vyloucily i tuto moZnost,
tfebaze, jak uvidime, se gravitacni kontrakce v urcitych stadiich hvézdného vyvoje skute¢n€ vyznamné
uplatiiuje (naptiklad pti pfechodu od hlavni posloupnosti do stadia ¢erveného obra, ve fazi T Tauri nebo pfi
vybuchu supernovy).

Vice nez 97 % latky v nitru Slunce je pIné ionizovéno, pfi¢emZ na kazdy atom pfipada fddové L., =~
13,9eV a celkem by se pii rekombinaci uvolnilo

1030
Moy o 210

= 21.6-1097=27-10°7J -
e 10n—1’7.10_2713,9 1,6-1077J =2,7-10"J; @)

doba 7 ~ 0,2 Myr. Stupeil ionizace ve Slunci se v soucasnosti prakticky neméni, ale tfeba pfi gravitac-
nim kolapsu mezihvézdného mracna se pravé na ionizaci neutrdlnich atomi spotfebovava nezanedbatelné
mnoZzstvi tepelné energie, ¢imz klesne teplota oblaku a podpofi se jeho dalsi smrstovani.

Po objevu radioaktivity (Becquerel 1896) bylo evidentni, Ze se jednd o velmi vydatny zdroj. Pfi po-
stupném rozpadu jediného atomu uranu 23U se uvolni Ey = 200 MeV; celkov energie by tedy mohla byt
az

M, 2.10%0
E~—"2Fy=

22:10%-1,6-1079J =16-10% 8
my 235-1,7-10-27 0°-1,6-1077J = 1,6-107J ®)

a odpovidajici 7 ~ 14 Gyr. Na hvézdach nicméné prvky tézsi nez Zelezo nepozorujemeﬂ
Teprve koncem tficatych let dvacatého stoleti byl nalezen skutecny zdroj stabilniho zéteni hvézd: jadernd
syntéza prvkit, zejména slucovani vodiku na helium — viz napf. Weizsicker (1937), Bethe a Critchfield

3Jinymi slovy: v nekone¢nu jsou celkovd, gravitaéni potencidlni i kinetick4 energie rovné nule. Hmotny element pii volném
pddu z nekoneéna prolétava ve vzddlenosti R od centra parabolickou rychlosti v, = 1/2GM/R. Aby neodlet&l po parabole znovu
do nekonecna, ale usadil se na kruhové draze o poloméru R, musel by byt zbrzdén néjakou srazkou na kruhovou (keplerovskou)
rychlost vy, = /GM/R. Rozdil odpovidajicich kinetickych energii se disipuje na teplo.

“Pomineme to, 7e kritické mnoZstvi uranu, nad kterym dochazi k fetézové reakci, je pouhych 50 kg.



(1938) a Bethe (1939). KdyZ se pfi jedné pfeméné 4p — « uvolni energie £y = 28 MeV, vychazi fadovy
odhad celkové energie

13 Mg 5-10%°
Fogpr~->-" 2" p, =019 ——— .28-10°-1,6-107*J = 2,5-10" 9
K~ p_— H 0,9177_10_27 8-10 ,6-107°7J ,5-10%%J )
a nukledrni casovd Skdla
El'lll
Touk = L—k ~ 20 Gyr. (10)

©

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

Je tfeba si uvédomit, Ze témér celd dosavadni teorie stavby a vyvoje hvézd je vybudovéna a propoctena za
pomoci jednorozmérnych modelui sféricky symetrickych hvézd. Diferencidlni rovnice popisujici stavbu vypa-
daji takto (jejich odvozovanim se zabyvame v kapitole 3, jedn4 se o rovnice zachovani hmoty, hydrostatické
rovnovéhy, tepelné rovnovahy a prenosu energie

dR 1
= Thr (11)
dMp 47 R?p
dP GM
= -, (12)
dMR 47TR4
dL
dMIj{ - enuk(paTa X7 Ya Z)a (13)
dT GT Mg
= —V 14
dMp ArPR* (14
kde gradient V = min(V,adq, Vad), Viaa = 3”&%’2@?2?&“ , Vag = c}‘i]; =.0=—( 3112:’;) p» » @ soustavu
uzavird stavova rovnice hvézdné latky
P ="RTNp, T) + ST, (15)
W 3
kde =t = %X + iY + 0,5. Toto zjednoduSeni ma své oprdvnéni — ukazuje se totiz, Ze hmota hvézd ma

vysoky stupeni koncentrace smérem ke sttedu. VSechny stavové veliiny l1ze proto pro dany model hvézdy
povazovat za funkce jediné proménné, napt. R(Mg), p(Mg), P(Mg), Lr(Mg),T(Mg), kde Mg oznaCuje
hmotnost obsaZenou v kouli o poloméru R

Ptesto je dobte si uvédomit, jaka dalsi zjednoduseni jsou ¢inéna:

>Oznaceni je nasledujici: R polomér, Mz hmotnost obsaZend v kouli o poloméru R, p hustota, P tlak, L zdfivy vykon
vychdzejici z koule o poloméru R, €, mérny vykon jadernych reakci, T teplota, X,Y a Z abundance vodiku, helia a kovu,
Kk opacita, cp tepelnd kapacita pfi konstantnim tlaku, A koeficient vyjadiujici pfispévek nerelativistické degenerace elektronového
plynu, u stfedni molekulova hmotnost.

6Pouziti M jako nezdvislé proménné je vyhodné&jsi neZ pouZiti R, zejména z diivodti numerickych. V fidkych podpovrchovych
vrstvich se dokonce jako nezdvisld proménnd pouziva tlak P.



Zanedbava se rotace hvézd (odstfediva sila, zména tvaru hvézdy, diferencidlni rotace). Modely, které
berou rotaci hvézd v potaz a opoustéji predpoklad sférické symetrie, existuji zatim jen ve velmi
zjednodusené formé, jak o tom bude fe¢ pozdéji.

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

PouZiva se nedokonald teorie konvekce, kterd empiricky voli pomér o« = [/Hp mezi stfedni vol-
nou dréhou [ konvektivniho elementu a tlakovou ¥kalou Hp = — (dIn P/dR)™" = —P/(dP/dR)
(angl. pressure scale height). Pfedpoklada se, Ze termodynamické procesy v nitru hvézdy probihaji
adiabaticky, coz je ale dobrd aproximace. U hmotnéjsich hvézd zlstava zdrojem nejistoty i jev, kte-
rému se fika konvektivni prestielovdni (angl. convective overshooting), totiz moznost, Ze konvekce

diky setrvac¢nosti konvektivnich elementt zasdhne i do vrstev nad konvektivni zénou.

Pretrvava urcitd neptesnost v hodnotéch extinkénich (neboli opacitnich) koeficientd x(p, T, X, Y, Z)
hvézdné latky (i kdyz se situace v poslednich letech hodné zlepsila) a tyto koeficienty se pro vypocty
hvézdnych niter pouzivaji sttedované pres celé elektromagnetické spektrum.

Pretrvava i nejistota v uréeni u¢innych prifezd jadernych reakci, coz vede obecné k vétsim chybam
v Casové Skdle, neZ v povrchovych charakteristikich modelovych hvézd. Podle nejnovéjsich studii se
nejistoty v uréeni u¢innych prifezi reakci pohybuji v rozmezi 5 az 40 %.

Pro velmi chladné hvézdy a pro velmi husté hvézdy pretrvavaji urité nejistoty ve stavové rovnici.

Pro nékteré hvézdy jsou atmosféry nestabilni a dochazi z nich ke ztrdt¢ hmoty formou hvézdného
vétru. To se pfi modelovani bud’ zcela zanedbava, nebo je pouzit jednoduchy parametricky popis
ztraty hmoty hvézdnym vétrem d M /d¢ = konst.

Problémem z hlediska modelovani zlistavaji i ta stadia vyvoje, kdy dochédzi k dramatickym zméndm
na dynamické Skale, které nelze korektné popsat staciondrnimi modely.

1.2 Model naseho Slunce

Jesté predtim, nez se zaCneme teorii stavby a vyvoje hvézd vénovat soustavné, mize byt uzitecné ilustrovat
miru jeji uspésnosti na piikladu modelovani naseho Slunce v jeho soucasném vyvojovém stadiu.

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

1. pomér a = [/ Hp mezi stfedn{ volnou drahou a tlakovou $kélou;

2. pocite¢ni hmotnostni procento vodiku X;

3. pocite¢ni hmotovy pomér obsahu t&€zkych prvka vici vodiku 7/ X,



Tabulka 1: Porovnéni tfi modeld Slunce, vypo¢itanych pro tii sady Géinnych prifezti (Angulo a spol. 1999, Adelberger a spol. 1998,
Caughlan a Fowler 1988), kde Y;, Z; oznacuji pocdtecni hodnoty hmotnostnich podilt hélia a kovi, o parametr semiempirické
teorie konvekce, “Lis; ochuzeni abundance lithia na povrchu, na hlavni posloupnosti nulového véku (v jednotkdch dex =
log(wx /wy) + 12). Ostatni parametry odrdZeji stav v soulasnosti: Rcz je polomér hranice konvektivni zény, Tc, pc, Y,
Z. teplota, hustota a abundance v centru, vz, 013 rozdily frekvenci radidlnich p-mdédui stupné [ = 0-2 a l = 1-3, P je
charakteristicky rozdil mezi periodami g-m6di Modelové hodnoty se navzdjem se odliSuji nejvys o 2 %. Vpravo jsou pozorované
hodnoty obsahu prvki ve slunecni atmosféfe a méfené frekvence slunecnich oscilaci. Jsou téméf vSechny v souladu se standardnim
modelem Slunce, a7 na obsah lithia “Li. Podle Morel a spol. (1999).

An99 Ad98 CF88 pozorované hodnoty

Y, 0,2723  0,2726 0,2729

Z 0,0197 0,0197 0,0196

o 1,924 1,931 1,941

"Liy /dex 2,26 238 2,37

9Bey; /dex 1,42 142 142

Y, 0,2436 02442 0,2447 0,232-0,249
A 0,0181 0,0181 0,0181

"Lis/dex 2,18 230 229 1,10+ 0,10 — problém!
9Be, /dex 1,35 1,35 1,353 1,40 40,09
(3He/*He)s - 1074 4,34 4,32 432  4,40+04
Rcz/Re 0,7138 0,7132 0,7124 0,713 & 0,001
T,/10"K 1,573 1,578 1,566

pe/gcm 3 153,8 153,0 1519

Y, 0,6418 0,6420 0,6409

Z, 0,0210 0,0210 0,0210

Sva/ pHz 921 9,18 916  9,002-9,014
S11s/ pHz 16,10 16,06 16,03 15,884-15,711
Py /min 35,13 3523 35,42

a to tak, aby vypocet pro vyvojovy model o hmoté Slunce v ¢ase 4,56 miliardy let od hlavni posloupnosti
nulového véku spravné reprodukoval: (i) soucasny pozorovany polomér R.; (ii) jeho zafivy vykon Lg;
(iii) pomér Z/X ve fotosféfe. Za hlavni posloupnost nulového véku se pfijimd okamzik, kdy nukledrni
reakce prispivaji vice nez 50 % k zarivému vykonu Slunce. Vétsina novéjsich modelti vede na pomér a ~ 2.

Lithiovy problém. Morel a spol. (1999) publikovali podrobnou studii slune¢nich modelti pocitanych
pro tfi rizné kompilace G¢innych prifezi a energetické vydatnosti jadernych reakci (tab. ). Ukazuje se, Ze
makroskopické veli¢iny jsou pomérné necitlivé k pretrvavajicim nejistotdm v nukledrnich reakcich, snad
s vyjimkou obsahu lithia “Li, ktery modely pfedpovidaji asi dvakrat vy§&i, neZ jaky se pozoruje. Tyto modely
uspokojivé predpovidaji i zakladn{ vlastnosti slune¢nich oscilaci.



log S — Age 4.556 (Gyr)

S = @D over 1000 erg/g/s
B O over 1 erg/g/s

50% Mo
95%
99.9%

8
I
@00
.
| [ [
10

log T
log S

T
1
8

10g Rmaz ~ 0.00
He Core  0.00
/0 Core  0.00

log p

Obrazek 1: Profil hustoty p a teploty T v nitru Slunce. Vypocet byl proveden numerickym integratorem hvézdného nitra a vyvoje,
programem EZ2 (http://hilda.troja.mff.cuni.cz/ mira/EZ2/EZ2_ form.phg), coZ je jen mirné upraveny
program EZ (Evolve ZAMS) od Billa Paxtona (http://theory.kitp.ucsb.edu/ paxton/EZ-intro.html).
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Neutrinovy problém. Do neddvna ale pretrvavala neshoda v predpovédi toku neutrin ze Slunce. Pro tfi
existujici experimenty se pozorovalo vyrazn€ méné neutrin, neZ kolik pfedpovidaji modely, konkrétné:
0,60 krat méné pro galiova méteni, 0,30 krat méné pro chlorovd méfeni, a 0,47 krdt méné pro experiment
Kamiokande, pficemz modelové predpovédi se vzajemné liSily o méné nez 10 %.

V roce 2001 doslo v celé véci k vyraznému pokroku. Jiz roku 1969 publikovali Gribov a Pontecorvo
(1969) domnénku, Ze elektronova neutrina v, vznikajici pfi slu¢ovani vodiku v jadru Slunce se cestou
k Zemi mohou ménit ¢4ste¢né v neutrina mionova v, ¢i T-neutrina v, kterd se mnohem hiife detekuji, a Ze
tim by mohl rozpor teorie a pozorovéni vznikat. Ve spoluprici 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 je laboratof umisténa v aktivnim dole na méd’ a nikl v Kanadg,
kterd je v hloubce odpovidajici 6 km vodniho sloupce, takZe je dobie chranéna proti u¢inkiim kosmického
zafeni. Vlastni detektor je sférickd nddoba o priméru 12 m obsahujici 1000 tun t€Zké vody, umisténa ve
30-m dutiné naplnéné velmi ¢istou normélni vodou. Jedna z reakct, pfi niZ se elektronové neutrino pfi srdzce
s deuteronem méni na dva protony a urychleny elektron, je citlivd pouze na elektronova neutrina, zatimco
srazky zaznamenané v detektoru Super-Kamiokande (pouzivajicim cistou vodu) méfi v nerozliSitelné smési
vSechny typy neutrin. Bylo proto jasné, Ze pokud oba detektory naméii stejny tok neutrin, znamena to, Ze
vSechna neutrina pfichézejici ze Slunce jsou typu v.. Ve skutecnosti méfeni SNO ziskdvana od listopadu 1999
do ledna 2001 jasné prokazala, Ze detektor SNO detekuje méné neutrin nez detektor Super-Kamiokande.
Podrobnéjsi vyhodnoceni ukdzalo, Ze alesponi neutrina s vysS$i energii, vznikajici béhem predposledni reakce
proton-protonového fetézce, rozpadu boru na berylium jsou detekovédna ve shodé se soucasnymi modely
Slunce. Méfeny tok neutrin byl uréen na (Fukuda a spol. 1998)

F, = (54440,99) - 10°cm 2?57, (16)
zatimco slune¢ni model pfedpovida
F) = (5,05+0,20) - 10°cm™2s7". (17)

Zda se tedy, ze pres Sedesat let stard teorie stavby a vyvoje hvézd do dichodu jit nemusi a Ze jeji testovani
naopak pfineslo podnét pro rozvoj fyziky, nebot’ pfeména neutrin vede k zavéru, Ze neutrina museji mit
nenulovou klidovou hmotnost.
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Obrazek 2: Tok slunecnich neutrin méfeny galiovym detektorem, v jednotkdch pocet zachyceni neutrina za 1 den. Pfevzato
z Filippone a Vogel (1990).
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Obrézek 3: Schéma galiového detektoru neutrin a jeho kalibrace radioaktivnim zdrojem ®'Cr. Slabd interakce v + "'Ga «
"LGe + e~ vyZaduje minimalni hodnotu energie neutrina E,, = 233 keV. Pfevzato ze Stix (2002).
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2 Obecné zakonitosti a fyzikalni vztahy

2.1 Zakladni pojmy

Hybnost. Hybnost (t€Z impuls, anglicky momentum nebo linear momentum, rusky kolic¢estvo dviZenija)
je definovana

p=m-v, (18)

kde v je rychlost pohybu hmotného bodu o hmoté m. Hybnost 1ze stejné jako rychlost povazovat za vektor.
Prvni Newtonlv zdkon setrvacnosti Ize zapsat ve formé

dp _
dt

Druhy Newtoniiv zdkon sily stanovi, Ze ¢asovd zména hybnosti je rovna vyslednici ptisobicich sil F:

0. (19)

dp _

- = F. (20)

Vv s

Teplota. V klasickém pojeti se vychazi ze zjiSténi, Ze jsou-li teplejsi a chladnéjsi téleso (latka) v kontaktu,
tepelny rozdil mezi nimi rychle zmiz{ a ustavi se tepelnd rovnovédha. Déle je z pozorovéni zjisténo, Ze ¢im
je latka teplejsi, tim vétsi byva jeji objem. Teplota 7" latky se proto miiZe definovat jako mira objemu néjaké
standardni latky a kalibrovat napt. bodem tani ledu a varu vody pii zvoleném konstantnim tlaku.

Z hlediska kinetické teorie plynd je ovS§em mozné teplotu latky chépat jako veli¢inu pfimo imérnou
sttedni kinetické energii ¢astic

U= %Nk: T, 1)

kde « oznacduje pocet energetickych stupiiti volnosti, N pocet Castic, k Boltzmannovu konstantu.

Tlak. Tlak P je sila, kterou ¢astice plynu v daném misté pasobi na jednotku plochy. Tlak v daném misté
pusobi ve vSech smérech stejné.

Atomova hmotnost. Relativni hmotnosti atomt jednotlivych chemickych prvki se nazyvaji atomovymi

hmotnostmi A = m/m,,. Za jednotku atomové hmotnosti m, byla v minulosti pfijimdna %6 hmotnosti atomu

kysliku. V soucasnosti ale plati jind definice: jednotkou relativni atomové hmotnosti je % klidové hmotnosti
nuklidu uhliku '2C. Skute¢na hmotnost jednotky atomové hmotnosti ¢ini
my, = (1,66053873 %+ 0,00000013) - 10~**g. (22)

Atomova hmotnost atomu vodiku ¢ini Ag = (1,00782504679 + 0,00000000013) a obdobné se uvadéji
hmotnosti atomi, nuklidl, molekul, elektronti, fotoni i jinych ¢astic.

13



Latkové mnoZstvi, gramatom, grammolekula. Létkové mnozstvi Ny, = N/N, vyjadfuje mnoZstvi
latky, respektive pocet ¢astic. Jeho jednotkou je mol, pricemz 1 mol l4tky obsahuje NV, - 1 mol ¢astic, kde

Na = (6,02214179 + 0,00000030) - 10?* ¢astic - mol . (23)

Avogadrovo ¢islo (konstanta). Ve star$i literatufe se ¢asto pouzivd pojml gramatom nebo grammolekula,
coz je takové mnoZzstvi chemického prvku, molekuly ¢i €astice, jehoZ hmotnost v gramech je ¢iselné rovna
atomové hmotnosti; 1 gramatom je tedy prosté roven 1 molu.

Molarni hmotnost, molekulova hmotnost. Molarni hmotnost M, = m /Ny, je hmotnost 1 molu latky.
Udava se v jednotkach kg/mol nebo g/mol. Ve starsi literatufe se tato veli¢ina nazyvéa molekulovou vdhou
(angl. molecular weight) a obvykle se oznaCuje symbolem p. Zde budeme mluvit o molekulové hmotnostil
a budeme ji pouZzivat jako bezrozmérnou velicinu, |1 = [Mmol]g/mol. Plati tedy, Ze molekulova hmotnost
vodiku je

pr = 1,00782504679 £+ 0,00000000013 . (24)

Skute¢nd hmotnost jednoho gramatomu latky o molekulové hmotnosti x4 ¢ini p - 1 g. Plati také, Ze objem
gramatomu je

1
v=Hr'8 (25)

p

Stiedni molekulova hmotnost. M¢jme smés plynu o hmotnosti m = 1 kg, ktery obsahuje riizné prvky,
pricemz prvek E' ma hmotnostni podil wg. Stfedni molarni hmotnost M, ur¢ime jednoduse jako podil
hmotnosti a po¢tu mold, respektive secteme pocty ¢astic jednotlivych prvki

m m mNa Namy,
Mmol = = = e W (26)
Nmol N / Na ZE ﬁ ZE ﬁ
Stfedni molekulova hmotnost je ¢iselnd hodnota téhoZz v g/mol, neboli
1
M= S g (27)
26 Ar

Tento vyraz plati pro neutrdlni nebo Cisté iontovy plyn ve stavu uplné ionizace.
Je-li Zg naboj elementu F, pak pii tplné ionizaci vznikne z 1 atomu Zg elektront. Pro elektronovy plyn
bude tedy pfi Gplné ionizaci

1
He = S wp
ZE ﬁZE

7S tim, Ze se tento pojem miZe vztahovat jak na plyn sloZeny z molekul, tak na plyn atomovy ¢ na plazma sloZené z ionti
a volnych elektront.

(28)
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a celkové pro smés iontd a volnych elektront

1
=== :
>opar(1+ Zs)

V nékterych soucasnych vyvojovych modelech hvézd je studovan detailné vyvoj jednotlivych chemic-
kych prvki ¢i dokonce nuklidd. V tom piipadé musi byt stejné detailné uvazovana i stfedni molekulova
hmotnost. Obvykle se ale uvazuji jen nejpocetnéjsi prvky. To je pfipustné, protoZe pii Gplné ionizaci pro
vSechny t€Z8i prvky s mnoha elektrony plati velmi pfiblizné, ze

(29)

Vv,

Ozna¢me relativni hmotnostni obsah vodiku wy symbolem X, helia wy, symbolem Y a w vSech tézsich
prvki symbolem 7, takze

Z =1-X-Y. 3D

Budeme-li jesté (z divodu, které se vyjasni pozdéji) uvazovat i relativni zastoupeni dusiku Xy, 1ze podle
@9) pro stiedni molekulovou hmotnost smési iontl a volnych elektroni pfiblizné psat

3 8 1
= X+ Y Xy +-(1-X-Y - X
1 +V+ 4 N+2( N)
1
= 15X +025Y + Xy +05. (32)

Analogicky podle vztahu £8) dostdvdme molekulovou hmotnost elektronového plynu ve stavu tplné
ionizace hvézdné latky

uot = X405V +05Xy+05(1—X —Y — Xy)
= 05(1+X). (33)

Vidime tedy, Zze molekulovd hmotnost volnych elektrond zdvisi pii Uplné ionizaci pouze na relativnim
hmotnostnim obsahu vodiku.

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

1
pit = X+025Y + ﬂXN. (34)

2.2 Stavova rovnice

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

Pro hvézdnou latku musime ov§em uvazit nejen (i) tlak idedlniho plynu, ale také (ii) tlak zafeni, (iii) tlak
degenerovaného plynu a (iv) vliv ¢4stecné ionizace v podpovrchovych vrstvach.
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2.2.1 Idedlni plyn

Idedlnim plynem se nazyva soubor dokonale elastickych, hladkych a sférickych castic, splitujicich nasledu-
jici tfi podminky:

1. Rozméry ¢astic jsou mnohem mensi neZ jejich stfedni volnd drdha mezi srdzkami, takze je lze
povazovat za hmotné body.

2. Trvani sraZky je mnohem kratsi neZ doba volného pohybu mezi sraZkami.

7 vz

3. Castice na sebe navzdjem mimo srazky neplisobi zddnymi pfitazlivymi ¢i odpudivymi silami, to
znamend, ze mimo srazky se pohybuji konstantni rychlosti a po pfimce, jejich energie je vylu¢né
kineticka, nikoli potencidlni.

Idedlni plyn se pouZiva jako dobra aproximace redlného #idkého nebo horkého plynu.

Protoze tlak P v latce zavisi pouze na jejim vnitinim stavu, nikoliv na tvaru, ktery zaujima ¢i na jeji
celkové hmoté M, zavisi tlak zfejmé na teploté ¢ a hustoté p ¢i specifickém objemu v = 1/p, t.j. objemu,
ktery zaujima jednotkova hmota. Je tedy

P = f(v,t). (35)

Podle empiricky zjisténého Boyleova—Mariottova zdkona je soulin tlaku a specifického objemu plynu pfi
konstantni teploté rovnéz konstantni, coZ znamen4, Ze stavova rovnice musi mit tvar

Pv = h(t), (36)

kde h(t) je néjaka funkce teploty.
Podle Gayova—Lussacova zdkona zvetsi vsechny plyny pii zahtati z 0 °C na 1 °C sviij objem o « a plati
pro né vztahy:

v(t) = v(0)(1+at) pfi P = konst., 37)
P(t) = P(O)(1+at) piiv = konst., (38)

pfi¢emz v(0), P(0) opét oznacuji hodnoty veli¢in pfi 0°C a konstanta v ma pro vSechny plyny stejnou
hodnotu @0). Gaytv-Lussactv zdkon plati pro redlné plyny pouze priblizné, ale plati pfesné pro idedlni
plyn.

JiZ roku 1877 bylo dohodnuto, Ze teplotni skdla bude zavedena jako linedrni zavislost na tlaku vodiku
pfi konstantnim objemu, pfi¢emz se pouZzije bod tani ledu (0 °C) a bod varu vody (100 °C) ke kalibraci. Plat{
tedy

P(t) = P(0)(1 + «at) pfiv = konst., (39)
kde P(0) je tlak pfi teploté 0°C a hodnota konstanty « je pfi zvolené kalibraci teplotni $kély

a=273,16"" (40)
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Je vyhodné zavést také Skalu absolutni teploty 'T' (s jednotkou Kelvin) nésledovné
T = t+27316. 41)
Po dosazeni do rovnic (B7) a (BR) totiZ dostdvame
v(I) = v(0)aT pfi P = konst. (42)
P(T) = P(0)aT pfiv = konst. (43)

Nyni tedy mzZeme pristoupit k nalezeni stavové rovnice pro idedlni plyn, tedy konkrétni funkcni
zévislosti v rovnici (3f). Piedpokladejme, Ze stav plynu se zméni z vychozich hodnot P;, v; a T} na nové
hodnoty P, vy a T, a to ve dvou krocich: (i) nejprve plyn zahfejeme na teplotu 75 pfi konstantnim tlaku;
(ii) isotermicky zménime jeho tlak na hodnotu P;. Podle vztahu (@2) se objem plynu zméni na hodnotu

Ty

T) = v . 44
v(Ty) = vy T (44)

Poté podle Boyleova-Marriotova zdkona (36)
Po(Tz) = Py, (45)

coZ lze s vyuzitim vztahu @4) jesté upravit na

Pv P

1V1 12U — (46)

i T ’
kde c je pro dany plyn konstanta.

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

R = (8,314472 £ 0,000015) J mol 'K, (47)

stejnd pro vSechny idedlni plyny, které se obvykle tikd universdlni plynovd konstanta. Stavova rovnice
idedlniho plynu pak nabude obvykly tvar

_RT
=5 _M%T. (48)

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

P

Ny
P=—FkT 49
V ) ( )

kde Ny je pocet Castic v objemu V' a

k = (1,3806505 + 0,0000024) - 10"#J K ! (50)
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Boltzmannova konstanta. Pokud zvolime za objem V' objem jednoho gramatomu, bude Ny = N, a podle
@3)) miZeme stavovou rovnici zapsat ve tvaru

P="LNuT. (51)
1

Mezi pouzitymi konstantami plati zfejmé vztah
R=FkNy. (52)
Nékdy se Ize setkat i se zdpisem stavové rovnice ve tvaru

p=PHLp (53)

pmy

kde bylo Avogadrovo ¢&islo eliminovdno pomoci vztahu Ny = pup/my. (NEkteti autofi dokonce misto
presné molekulové hmotnosti vodiku berou Ay = 1 a zapisuji stavovou rovnici ve tvaru

p-PLtyr (54)

Hmy

jako napft. Aller 1953, 1963.)

2.2.2 Tlak zareni

Zajimame-li se o stavovou rovnici hvézdné latky, miZeme uvaZzovat jednotlivé tlak iontd P, tlak volnych
elektront P, a tlak zafeni P,. Podle Daltonova zdkona bude totiz vysledny tlak aritmetickym souctem
jednotlivych piispévki, tedy

P=P+P.+P. (55)

Jak si ukdZeme v dal$im vykladu, 1ze s vysokou pfesnosti povazovat nitro hvézdy za absolutné cerné téleso
a pro tlak zéareni si odvodime vztah

P.=-T%, (56)

a
3
kde

a="756577-10"1°Wm3K™ (57)

je konstanta hustoty zéfeni.
Byva zvykem oznaCovat pomér tlaku plynu P, kde

P,=P+PF, (58)
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Obrazek 4: Tlak P v nitru Slunce, rozdéleny na tlak elektrononového plynu P, iontového plynu P, a tlak zafeni P;. Vynesena je
také korekce tlaku | Peoy;| zohledtiujici odchylky od stavové rovnice ideédlniho plynu. Vypocet programem EZ.

k celkovému tlaku P symbolem [, takze lze déle psat

BP=P,=P— P, (59)
a podle vyrazu pro tlak zafeni také
al*
=1-—.
B 3P (60)

Vzhledem k tomu, co jsme si fekli diive o stavové rovnici idedlniho plynu, vime, Ze v nedegenerovanych
oblastech hvézdy miZeme tlak plynu popsat pomoci stfedni molekulové hmotnosti smési iontl a elektrond,
a stavovd rovnice hvézdné latky bude mit tvar

p= E%T + %T‘*. 61)

2.2.3 Elektronova degenerace

U méné hmotnych hvézd je v centrdlnich Castech tak vysoka koncentrace hmoty, Ze tam dochdzi ke stavu
degenerace. Zatéto situace se u fermiont uplatituje Pauliho vylucovaci princip, ktery brani obsazeni daného
kvantového stavu (energetické hladiny) vice neZ jednim fermionem (obr.B). P¥i hustotédch nad asi 10° kg m =3,
nabyva tato degenerace dokonce relativisticky charakter. To nastava az v nitrech bilych trpasliku.

N 74

Vzhledem k tomu, Ze podle klasického Maxwellova rozdélent je nejpravdépodobnéjsi rychlost vy ¢astice

dana vztahem
2kT
UM =\ (62)
m
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Bosons Fermions

Obrézek 5: Oblacek bosonii (lithia-7) a fermiond (lithia-6) p¥i nizkych teplotach fadu 107 K, kdy se jiZ vyrazné projevuje
Pauliho vylu€ovaci princip, ktery plati pro fermiony, ale nikoli pro bosony. Plyn lithia-6 proto zaujima pfi dané teploté vetsi
objem, nebot’ v ném navic pisobi degenerovany tlak. Pfevzato z Truscott a spol. (2001).

kde m a T’ jsou hmotnost a teplota Castice a £ Boltzmannova konstanta, je ziejmé, Ze kinetické rychlosti Castic
jsou klesajici funkcf jejich hmotnosti. Stupeii degenerace iontl je proto mnohem mensi nez pro elektrony.
Ukazuje se, Ze alespon v oblastech nerelativistické degenerace lze ionty povaZovat za nedegenerované,
chovajici se jako &astice idedlniho plynu. Iontova degenerace nastupuje aZ pii hustotach nad 10'? kg m=3.
V oblastech elektronové degenerace musime uvazovat ionty a elektrony zvlast. MiZeme ovsem pied-
pokladat, ze elektronova degenerace se uplatiiuje pouze v situacich, kdy je plyn jiz pIlné€ ionizovén, takze
vzhledem k dfive fe¢enému mlizeme pro atomovou hmotnost iontd y; a volnych elektronti y, psat

1 WE -1 WE
e — = —75. 63
E E
Pro sttedni molekulovou hmotnost plazmatu tedy zfejmé plati
T e (64)

Pro pocty iontt a elektronli v objemové jednotce mlizeme tak psat

N N
Ny =p=2, N.=p—2. (65)
Hi He

Jak jiz bylo feceno, zUstdvaji ionty i za velmi extrémnich podminek prakticky nedegenerované, takze stavova

rovnice iontového plynu zistava ve tvaru

P = ﬁNAkT. (66)

1
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Pro degenerovany elektronovy plyn je ovSem tfeba pouzit kvantovou statistiku, kterd pro nerelativis-
tickou degeneraci vede na nésledujici vztahy pro pocet elektronli v objemové jednotce a pro elektronovy
(67)

tlak
N, =
h

a
3

4
-5 (2m kT)

2F§
2

Nl
un

Fi(y)

Nl

(68)

(¥) NET

T Rw

kde h je Planckova konstanta, m,. hmotnost elektronu, 1) oznacuje parametr degenerace (¢im vyssi hodnota

tim vySsi stupenl degenerace) a

(69)

uk
ev= ¢+1

o= [

jsou Fermiho—Diracovy funkce. S vyuzitim vztahu (&3]) dostaneme
4 3 3
p = N0h3 (2m€k)2ueT2F% (,l/)) (70)
2Fs(v) p
L (71)

a

e

To jsou vSak parametrické rovnice a pocitat parametr ¢)(p,T") ptimo z rovnice [Z0) by nebylo snadné
Nastésti existuje nékolik velmi dobrych aproximaci. Zde se pfidrZzime aproximacniho vzorce z prace Larson

a Demarque (1964), ktery pro ¢» < 30 dava chybu mensi nez 0,02 %
(1+0,1938F) (¢))3

Fi(y) pe

(72)

2
-F =F .
3130 = A 975 12398F; (1))
Pro tlak plynu P, miizeme pak psat s pouZitim vztahu (@4)
2Fy (¢
P, = BP= P+P——§RT+ Up -
= Prr(H 4 )
Iz PR F%(w)
- 2
p 1 0 §F§ (@D)
= —RT <—+—>+— 2~ _1]]| =
% _,u Hi He 2 ( F (’QD)
[ ()
p po3hs
= “RT |1+ — 2 —1 (73)
H i He ( F% (?/))
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Oznacime-li
2F, 0
Ap,T) =1+ (37“ - 1) , (74)

muZeme zapsat stavovou rovnici platnou pro oblasti tiplné ionizace véetné oblasti nerelativistické degenerace
ve tvaru

P =LRTAp,T) + gT‘*. (75)
1

Pov§imnéme si jesté, ze parametr \(p, 7)) miZeme z hustoty a teploty vypoditat tak, Ze (i) z hustoty ([Z0)
vypocitime Fu (1) a (ii) z aproximace (Z2) obdrzime Fs ().

Uplna degenerace. Poznamenejme zdvérem, Ze pro limitni stav dplné elektronové degenerace plyne
z Fermiho—Diracova rozdé€leni stavova rovnice ve tvaru

5
3
P =K, (ﬁ) , (76)
He
kde
2
1 3 p2
K, =— (ﬁ) —, (77)
20 v memg

m, je hmotnost elektronu, m,, hmotnost protonu a h = 6,626-10734 J s je Planckova konstantaH Elektronova
degenerace nastdva ve chvili, kdy elektronovy tlak pocitany podle vztahu ([Z8) pfevysi tlak plynu pocitany
z rovnice idedlniho plynu @S).

Pro zv1ast€ vysoké hustoty se uplatni relativistické Fermiho—Diracovo rozdéleni a limitné plati stavova
rovnice ve tvaru

4
3
P =K, (ﬁ) , (78)
fe
kde
3\: h
K2:<—) = (79)
T/ 8m}

8V§imnéme si, Ze pfi zde zavedené bezrozmérné molekulové hmotnosti rozmérové analyza vztahti (Z@) a ([Z7) souhlasi:
— _5 5
(J2s%kg kg 3)(kgm3)5 =kgm's~2 (J = kgm?s2).
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2.2.4 Castecna ionizace v povrchovych vrstvach

Zcela ionizovana latka tvori obvykle zhruba 95 % celkové hmotnosti hvézdy. Vrstvy v blizkosti povrchu
hvézdy jsou vSak ve stavu nedplné ionizace, coZ je sloZitéjsi situace.
S pomoci vztaht (&) a ®3) miZzeme pro molekulovou hmotnost psat

= Hife M M Hi (80)
pitpe 1+E 148 14Q

kde veli¢ina @@ = N,/N; je pramérny pocet elektrond pfipadajicich na jeden atom smési, ktery ovSem
musime vypocitat. OznaCme z; relativni poet atomd typu j v r-tém stupni ionizace, v; relativni pocet
atom typu j, M; pocet elektronil atomu typu j a /N pocet druhli atom ve smési. Pro hledanou veli¢inu ()
1ze pak psat
N
Q= Z Vj

Jj=1

)=

rT; . (81)

ﬁ
Il
=)

oy - . " . . . vx Ly
Yehcmy z’; a () jsou kromé rovnice (81D navzdjem spojeny jesté vztahy plynoucimi pfimo ze Sahovy
rovnice (obr. [@) ve tvaru

$§+1Pe
— = Kj, (82)
L
kde
2(2mm.)2 (kT)2 UTHT)
KT = J 83
j 33 U}"(T) € (83)

m,. oznaCuje hmotnost elektronu, x’; energii potiebnou ke zvy3eni ionizace z r-tého na (r + 1)-ni stupeii
a U7 (T) parti¢ni funkeifl r-krét ionizovaného atomu typu j. Pro pomér tlaku plynu P, k elektronovému
tlaku P, zfejmé plati

Py  Ni+N. 1 _1+Q

[ TR &9

takZe vztahy mezi ndmi uvazovanymi veli¢inami lze zapsat ve tvaru

P
i ‘& _© KT (85)

o 1+Q 7

9Kanonick4 partiéni funkce U = > 9i €Xp (— f—T) , kde suma je pres vSechny dovolené hladiny energie E;, pfiCemZ g; jsou
faktory degenerace.
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Obrazek 6: Zavislost ionizacniho stupné X na teploté T, vypocitand se Sahovy rovnice pro vodikovy plyn (F; = —13,6eV)

o koncentraci N = 103 &astic/m3. Je patrné, %e prechod z neutrdlniho do pIné ionizovaného stavu nastivd v pomérné tizkém
rozpéti teplot.

To predstavuje ZjV:l(M ; — 1) rovnic. Pocet nezndmych 2 je zde ale vetsf, Zjvzl Mj. Z definice veli¢in x;
ovSem plyne, Ze jsou svazany také podminkou

M;

Z =1, (86)
r=0

coz predstavuje dodate¢nych NV rovnic, které celou soustavu uzaviraji.

Iteracni reSeni. Pfi konkrétni aplikaci je tieba se rozhodnout pro to, jaky soubor atomu bude detailné
uvazovan, a soustava rovnic (83) a (86) se fesi itera¢né: (i) zvolime né&jakou pocate¢ni hodnotu () (s uvdzenim,
7e dominantni jsou vodik a helium, napf. () = 2); (ii) spofteme molekulovou hmotnost z z rovnice (80);
(iii) ze stavové rovnice

P, =LExr (87)
L
spocteme tlak plynu Fy; (iv) feSenim rovnic @3) a (86) ziskame hodnoty viech uvaZzovanych veli¢in x7;
(v) pomoci nich a rovnice &I)) dostaneme zpiesnénou hodnotu ) (tj. po¢tu elektront pfipadajicich na jeden
atom smesi). Cely postup opakujeme az do dosazeni pozadované piesnosti.

Slozitéjsi stavové rovnice. Zaivérem dodejme, Ze pii modernich vypoctech se pouZivaji jesté sloZitéjsi
stavové rovnice, neZ jaké jsme si zde popsali. Naptiklad Rogers, Swenson a Iglesias (1996) spocitali tlak
a dalsi stavové veliiny a jejich derivace jako funkce hustoty, tlaku a chemického sloZeni pro celou sit
moznych kombinaci se zahrnutim netplné ionizace a dalSich fyzikédlnich jevi souvisejicich s odchylkami
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Obrazek 7: Stavova rovnice husté latky, zndzornénd jako poloméry a hmotnosti stabilnich kulovych hvézd. Kfivka je parame-
trizovand hodnotou tlaku log;,[p/c?] g/cm3. Prvni vrchol odpovidd bilym trpaslikiim, které stabilizuje zejména gradient tlaku
degenerovaného elektronového plynu, druhy charakterizuje neutronové hvézdy, tedy latku, u které je rozhodujici tlak degenero-
vaného neutronového plynu. Pfevzato z Misner a spol. (1973).

od stavové rovnice idedlntho plynu a ddvaji k dispozici 1 program pro interpolaci v jejich tabulkach.
Smyslem je dosdhnout pii vypoctech hvézdnych modelt vysoké presnosti, napf. s ohledem na modely
Slunce, bez nutnosti vlastni vypocty hvézdnych modelti neimérné prodlouZzit. Podobny postup se pouZziva
i pro koeficienty opacity hvézdné latky, jak o tom bude fe¢ pozdé;ji.

Kompaktni objekty. Pro presné urceni hmotnosti neutronovych hvézd a ¢ernych dér se zase uvazuji kom-
plikovanéjsi stavové rovnice husté hvézdné latky. Dobry piehled o této problematice poskytuje napi. ¢lanek
Kapera a kol. (2006), ve kterém je probrdno i srovnani teorie s pozorovanimi kompaktnich objekta.

25



3 Zakladni rovnice stavby hvézd

3.1 Rovnice zachovani hmoty

Budiz Mg hmota obsazend v kouli o poloméru R a p(R) hustota hvézdné latky ve vzddlenosti R od stiedu
hvézdy. Hmotnost d My infinitezimélni kulové vrstvy o vnitfnim poloméru R a vnéjsim poloméru R + dR

(obr.B) je

dMp =

Q| >~

7 [(R+dR)® — R’] p = 4rR*pdR, (88)
kde jsme pochopitelné zanedbali vys$si mocniny diferencidlu d R. Odtud pfimo plyne diferencidlni rovnice
zachovdni hmoty

dr 1
dMp — 47R%p’

(89)

aR
dMp

Obrazek 8: Kulova vrstva o hmotnosti d Mg a tloustce d R v nitru hvézdy.

3.2 Pohybova rovnice a jeji limitni pripad: rovnice hydrostatické rovnovahy

Na kulovou vrstvu v nitru hvézdy plsobi pfedevsim sila gravitacni a elektromagnetick4, kterou modelujeme
jako dvojici tlakovych sil (obr. @). Pohyb infinitezimélné tenké kulové vrstvy o hmotnosti d My a tloustce
dR a je pak popsan pohybovou rovnici (dle 2. Newtonova zakona ma = F’)

d’R GMprdM
AMp—r = ——— 28 L 47 R*P — 47 R*(P + dP), (90)
dt? R?
kde sily na pravé strané jsou: (i) gravitace vnitini koule o hmotnosti My a poloméru R — ma zaporné
znaménko, nebot’ polomér méfime od centra k povrchu, kdezto sila sméfuje do centra, Cili opacné (gravitace
tlusté vnéjsi kulové vrstvy je podle Newtonova teorému nulova); (ii) tlakové sila na vnitini plochu vrstvicky,
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sméfujici ven; (iii) tlakova sila na vnéjsi plochu, sméfujici opét dovnitt. Po jednoduché tpravé dostavame
pohybovou rovnici v obvyklém tvaru

d’R GMp dP
= It AnR2P— 1
de2 r  arn O
s
1
V(P+dP)ds

dR

Obrazek 9: Infinetezimdlni valeCek v nitru hvézdy, na ktery plsobi gravitacni sila a dvojice tlakovych sil.

Pro dynamicky stabilni hvézdy Ize zanedbat ¢len na levé strané, popisujici zrychleni, a uvaZovat pouze
rovnici hydrostatické rovnovdhy, t.j. situaci, kdy zména tlaku od mista k mistu pravé vyrovndva gravitacni
silu

dP GMp

dMp ~ 4nR% ©2)

Pozor! Je tieba vidy mit na paméti, Ze je to gradient tlaku, nikoliv tlak sam, co pusobi proti
gravitacni pritazlivosti. Chybna tvrzeni na toto téma se obcas objevuji i u renomovanych autord.

Existuji samozfejmé i ptipady, kdy setrvacny Clen ‘5752 zanedbat nelze, napiiklad pfi rychlych pulzacich
Cefeid, s periodou jen nékolik dni. Na druhou stranu si miZeme ptedstavit situaci v fidkém mezihvézdném

oblaku, kdy dP = 0, a protohvézda podle pohybové rovnice @I)) nutné musi kolabovat.

3.3 Rovnice tepelné rovnovahy

Proberme nyni, jak a jakym zpisobem hvézda ziskdvd a pfeméiuje svou tepelnou energii. Zminili jsme
v tvodu, Ze koncem tiicatych let 20. stoleti se podafilo dokédzat, ze hlavnim dlouhodobym zdrojem zativé
energie hvézd jsou syntetické jaderné reakce, tedy spojovani dvou ¢i vice jader lehkych prvki na tézsi, pii
kterém se uvoliiuje velké mnozstvi energie ve formé zareni, kinetické energie produktii a neutrin.

Energeticky zdaleka nejvydatnéjsi slucovaci jadernou reakci je pfeména vodiku na helium. To je zptiso-
benou velkou vazebnou energif, kterou se vyznacuje helium a také dalsi magickd jadra jako uhlik {2C nebo
kyslik 36O (obr. [0).

Znamy jsou dva zpiisoby této pfemény: (i) proton—protonovy fetézec a (ii) CNO cyklus, kazdy v nékolika
variantach.
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Obrazek 10: Vazebnd energie F, na jeden nukleon, pro jadra s riznymi atomovymi ¢isly A.

3.3.1 Proton—protonovy retézec

Reakce prvni varianty proton—protonového fetézce (p-p I) Ize zapsat nasledovnd

uvolnénd energie I/ typ interakce

p+p — D+et +v 1,18 MeV  slaba 93)

e" e — 2y anihilace (94)
p+p — D+et+v 1,18 MeV 95)
e"+e — 2y (96)
D+p — 3He+1v 5,49 MeV  silnd (97)
D+p — 3SHe+v 5,49 MeV (98)
SHe+3He — a+p+p 12,86 MeV  silnd «— pouze Fj! (99)

S E = 26,20 MeV

kde p = }H oznacuje proton, D = 2H deuterium, o = %He hélium, ~ foton, e™ positron, v elektronové
neutrino. Kdybychom reakce jaksi secetli, obdrzime ,,4p 4+ 2e~ — o+ 6+ 2v%, pficemZ je zachovan ndboj
(2 = 2) i baryonové ¢islo (4 = 4). Pozor! Kromé 4 protonu se spotiebovavaji i 2 elektrony, jinak by
v nitru Slunce neplatil zdkon zachovéni néboje.

Celkova energeticka bilance je +26,74 MeV, ale z toho pouze 26,20 MeV je energie vyuZitelnd pro
ohfev Slunce, nebot je ve formé& kvant zafeni gama nebo kinetické energie produktii. (Viz posledni vydatnou
reakci ([@9), kde se uvoliiuje pouze Fy a zddnd ~v.) Energii 0,54 MeV odnéseji neutrina, kterd s okolnim
plazmatem interaguji jen slab& (o, ~ 10~*® m?) a prakticky vSechna odleti z jddra rovnou do mezihvézdného
prostoru!

1OMizeme se také setkat se zdpisem p(p, et v)D, kde ¢drka znamena Sipku, pred levou zdvorkou je ter¢, za ni ndlétdvajici
projektil a vpravo piislusné produkty odletujici z mista interakce nebo zistavajici v terci.

1y yjimeéna je situace pfi vybuchu supernovy, kdy je litka v nitru kolabujici hvézdy velmi hustd a neutrin je produkovéno
obrovské mnoZstvi, takZe jejich interakce s ldtkou zapocitat musime.
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Obrazek 11: Potencidl coulombicky, silné sily a jejich soucet pro dva protony. V klasické mechanice je pohyb ¢astice dovolen
pouze v oblastech, kde je energie ¢astice vétsi neZ potencidl, ¢ili proton s energif 1 keV nalétdvajici zprava se od kfivky potencidlu

-odrazi“ a odleti zpét do nekone¢na. V kvantové mechanice se vSak uplatiiuje tunelovy jev.

Vsimnéme si, Ze se zde uplatiiuji slabé i silné interakce. Zvlasté slabé interakce probihaji velmi pomalu
(trvaji 10~%s), maji malé G¢inné priifezy a jsou tedy mélo pravdépodobné. (Dany proton v jadru Slunce
interaguje s jinym protonem podle (@3) typicky jednou za 10'° yr — na§té&sti je tam protoni mnoho.) Kladné&
nabitd jadra musi pirekonat coulombovskou bariéru, tj. odpudivou elektromagnetickou silu, nebot’ silnd
sila pisobi pouze na krétké vzdélenosti. Na obrazku [Tl to vidime jako vrchol potencidln{ energie, fadové
1 MeV, ktery nalétdvajici ¢4stice musi prekonat. To vSak neni snadné, nebot pfi teploté T' ~ 15-10K
maji protony kinetickou energii typicky fadu Ey ~ kT ~ 1keV, tedy o tii fddy mensi. Zasadni roli zde
sehravé kvantovémechanicky tunelovy jev, €ili skutecnost, Ze vinova funkce pro ¢éstice s nizkou energii ma
nenulovou amplitudu (a tedy i pravdépodobnost vyskytu ¢astice) i za zmiflovanou bariérou. ProtoZe podle
Maxwellova rozdéleni rychlosti je ¢astic s vysokou kinetickou energii mélo, ale na druhou stranu pravé tyto
Castice maji vétsi pravdépodobnost prekonani bariéry, vykazuje zdvislost ti¢innosti reakci na energii ¢4stic
charakteristicky Gamowiiv vrchol (obr. [[2).

Druhd varianta p-p II nastava ve 31 % ptipadi. Jeji pocatecni reakce jsou stejné jako u p-p |

E E,
p+p — D+et4v 1,18 MeV 0,27 MeV (100)
et +e” — 2y (101)
D+p — 3He+nv 5,49 MeV (102)
sHe+a — 1Be+v 1,59 MeV (103)
Bet+e — ILity+v 0,05 MeV 0,82 MeV (104)
Li+p — 20 17,35 MeV (105)
S E = 25,66 MeV 1,09 MeV

Tteti varianta p-p Il je vzacnéjsi, nebot nastava s pravdépodobnostijen 0,3 %. Je nicméné velmi dillezit4,
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Obrazek 12: Gamowuv vrchol G¢innosti termonuklearnich reakci, vznikajici kombinaci vlivu Maxwellova rozdé€leni rychlosti
a pravdépodobnosti piekondni coulombovské bariéry tunelovym jevem. Podle Carrol a Ostlie (2007).

protoZe se pii ni produkuje vysokoenergetické neutrino (IT1)), coz se vyuZziva pfi méfeni toku neutrin ze
Slunce (hvézdic¢ka u berylia §Be* oznacuje energeticky vyssi, excitovany stav, vedouci k rychlému rozpadu
jadra)

E E,

p+p — D+et+v 1,18 MeV 0,27 MeV (106)

et +em — 2y (107)

D+p — 3SHe+n 5,49 MeV (108)

sHe+a — Be+v 1,59 MeV (109)

Be+p — B4y 0,14 MeV (110)

5B — SBe*+et+v 8,37 MeV 6,71 MeV (!) (111)

et +e” — 2y (112)

iBe* — 2a 3,00 MeV (113)
S E = 19,77 MeV 6,98 MeV

Predpovézena je i1 Ctvrtd varianta proton—protonového fetézce (p-p IV), ale ta je tak nepravdépodobna
(3-1077), Ze se s ni v rovnicich hvézdné stavby ani nepodita.

Konkrétni pribéh reakei nés vSak vlastné nezajima, nam jde predevsim o mérny vykon e, [ergs™ g7 1],
tj. mnoZstvi energie, které se uvolni vSemi variantami p-p feté€zce v 1 g hvézdné latky za 1 s. Lze jej spocitat
podle nésledujicich vztahi; vypadaji sice slozité, ale jde prosté o zadané nelinearni funkce e(p, T, X, Y, Z),
které jsou vysledkem experimentalni jaderné fyziky

1

€pp = €ppl T €pp2 T €pp3, (114)
p1 = (1—=7)e, (115)
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1,96 v

— 116
€pp2 1+W€7 ( )
1,47 yW
2 _1
e = 206-10°f11911p T, ' X2 3351T " (118)
9\ 3
v~ a (1+—) e (119)
(0%
(Y ’ 10075 8
= 548-1 ) e 1007, 120
a 5,48-10 (4)() e , (120)
_1 X 1
W = 122-10' —10267 5 _ e 121
) f7,197,1e 11X 6 ( )
1 3
fin = 14+025p2T; 2, (122)
1 -3
fii = 14p2T5 7, (123)
1 2
g1 = 1+0,01277 +0,0078 T + 0,00065 Ty, (124)
1
gr1 = 1+0,0047§ , (125)

kde teplota Ts = 107%[T"|k a hustota p se udavd v g/cm®. Na obrdzku [[3] je znazornéno, jak se energeticky
uplatiiuji jednotlivé varianty p-p fetézce v zavislosti na teploté a hustoté.

3.3.2 CNO cyklus

Jiny zplisob jaderné premény vodiku na helium, ktery se vyznamné uplatituje pro vyssi teploty nez p-p
cykly, je CNO cyklus. Do néj v roli jakéhosi katalyzatoru vstupuji nuklidy dusiku nebo uhliku. Proto by
tato reakce ve hvézdé slozené pouze z vodiku a helia nemohla nastavat. Schematicky lze reakce CNO cyklu
popsat takto:

PC+iH — BN+4y (126)

PN — BC+et+v (127)
et +e — v (128)
BC+iH — YN+4y (129)
UN+H — P0+y (130)

P20 — PN+4et+v (131)
et +e” — 1. (132)

Poté muze reakce pokracovat dvojim zptisobem. Bud' vznikne pfimo heliové jadro a uhlik, ktery vstoupil
do reakce, se opét vylouci, tedy

UN+1H — 12C 4 jHe, (133)
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Obrazek 13: Energetickd vydatnost jednotlivych variant p-p fetézce jaderné pfemény a jejich souctu v zavislosti na teploté a pro
dvé rizné hustoty, odpovidajici nitru Slunce a nitru hvézdy o hmotnosti 15 M, na zac¢atku nuklearniho vyvoje.
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nebo probéhne nékolik dalsich reakci a dojde k vylouceni nuklidu dusiku:

UN+IH — 80++4 (134)
YO+1H — YF+4+y (135)
YF — YO+et+v (136)
et +e — ~ (137)
TO+1H — YN+ 3He. (138)
Meérny vykon (energii z 1 g latky za 1 s) této série reakci lze spocitat ze vztaht
_2 -3
eoxo = T7,94-10% fiunguaipX XnT, e 19231376 7 (139)
_3
fuag = 1+ 1,75p3T, 2, (140)
1 2
g1 = 1+0,0027TF —0,0037 T — 0,00007 T . (141)

Pribéh této syntézy zavisi kriticky na reakci (I30Q), ktera je ,,nejpomalejsi, t.j. nastava velmi nesnadno.
Proto je ve vztahu (I39) veli¢ina Xy oznacujici relativni obsah dusiku. Obvykle sta¢i pfijmout empiricky
zavér z modelt niter po¢itanych s detailnim chemickym sloZenim a brét jednoduse Xy = Z/3. Horni panel
obrazku[[4lukazuje zéavislost produkce energie CNO cyklem v zavislosti na teploté a porovnani s p-p cyklem
pro hvézdu o hmotnosti 15 M.

3.3.3 Preména hélia na uhlik a dalsi reakce

Vv s

Pii teploté vys3i nez 10® K dochézi v oblastech s vy$§im obsahem helia k dal3f vyznamné slucovaci reakci,
nazyvané 3« nebo Salpeterova reakce. Pti ni se postupné tii heliova jadra pfeméni na jadro uhliku

sHe+5He — 3Be (142)
*Be+3He — 2C° (143)
$CT — ¥C+y (144)

Piislusna produkce energie [ergs~! g~!] pfemény helia na uhlik je déna vztahy
€30 = 3,46-10'7 pPY3T, 3 fye 43527 (145)
13
faa = 14+24p2T5 . (146)

Dolni panel obrazku [[4] ukazuje zévislost produkce energie 3« reakci v zdvislosti na teploté pro hvézdu
o hmotnosti 10 M, ve stadiu spalovéni helia.
Dalsi heliova jadra se poté fetézovité slucuji na tézsi prvky, napiiklad

2C 4 4He — %047, (147)
Y0 +35He — 2Ne+ 1, (148)
foNe +5He — Mg +7. (149)
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Obrazek 14: Horni panel Energetickd vydatnost CNO cyklu jaderné pfemény v zdvislosti na teploté (udané v milionech K)
a pro hustotu v nitru hvézdy o hmotnosti 15 M, na zacdtku nukledarniho vyvoje. Kvili pfehlednosti je energeticka vydatnost
znazornéna v logaritmické Skdle. Dolni panel: Energetickd vydatnost 3« reakce jaderné premény hélia na uhlik v zdvislosti na
teploté a pro hustotu v nitru hvézdy o hmotnosti 10 M, ve stadiu spalovanf helia v jadru. I zde byla pouzita logaritmicka skala
pro zndzornéni zdvislosti energetické vydatnosti na teploté (udané v milionech K).
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Vv

Pii jesté vysSich teplotdch nad 6-10% K dochdzi k fadé dalSich, ale energeticky stdle méné vyznamnych
reakci (napf. preméné uhliku na hoi¢ik) az dojde ke vzniku stabilnich nuklidl skupiny Zeleza.

3.3.4 Tepelna rovnovaha a zmény entropie

Kromé jadernych reakci a ¢asovych zmén ionizace v podpovrchovych vrstvach nema hvézda zadné dalsi
aktivni zdroje energie a lze ji povazovat za isolovany termodynamicky systém. Oznacime-li Lr vykon
prochézejici povrchem koule o poloméru R od centra smérem k povrchu a budou-li dLp a d My oznaCovat
zménu tohoto vykonu a piiriistek hmoty mezi koulemi o polomérech R a R + dR, pak ve staciondrnim
pripadé (kdyZ se ionizace nijak neméni v Case) mlizeme psat jednoduse

dLgr

- 1
dMR €nuk ( 50)

kde e, (p, T') mérny vykon jadernych reakei v daném misté.
V obecnéjSim nestaciondrnim ptipadé musime uvazit i Casové zmény tepelné energie () v 1 g hvézdné
latky, tedy

dLg
dQ = TdS = (enuk - dMR) dt, (151)

kde dS je zména entropie. Po upravé

dlr = €nuk — TE . (152)
dMp dt
To je rovnice tepelné rovnovahy v zdkladnim tvaru. Pfi skute¢ném vypoctu je ovSem tfeba specifikovat
casové zmény entropie konkrétné. Zahrnuji totiZ zmény potencidlni 1 vnitini energie, véetné zmén ionizace
v podpovrchovych vrstvach. Tento postup si zde alesponi naznac¢ime. Podle 1. véty termodynamické 1ze psat
(s uvdzenim Ze objem 1 g latky V' = %)

TdS = dU + PAV =dU — 2 dp. (153)
p

Veli¢ina U oznacuje vnitini energii, kterd je obecné funkci stavovych veli¢in p, T a stfedni molekulové
hmotnosti i, takze jeji zmeénu Ize rozkladat do tvaru

ou ou ou
dU = —dT + —dp+ —dpu. 154
ot T 9 p =+ " M (154)
Je ov8em duilezité si uvédomit, Ze diferenciél dy v rovnici (I34) predstavuje takto samostatné pouze zmény
zptsobené zménami chemického sloZeni (bud’ v dusledku nukledrni pfemény elementt nebo vlivem kon-
vekce zasahujici hluboko do oblasti s gradientem chemického slozeni, ktery vznikl v disledku nuklearnich
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zmén béhem predchoziho vyvoje hvézdy). Nejde naopak o zmény vyvolané ionizaci ve vrstvach blize
k povrchu hvézdy. Ty jsou totiZ — jak jsme vidéli — funkci teploty a nejsou proto nezavislé.

Je tieba si jeSté uvést konkrétni vyrazy pro vnitini energii U 1 g hvézdné latky. Statisticka fyzika a teorie
zareni davaji pro jednotlivé sloZky tyto vyrazy:

U = gnikT (155)

U, = gnekTiig (156)
2

U = GT%ML, (157)

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

2
1 3Fs 1
U+U, = Snr | L2212 (158)
2 e Fl i
= §§RT ot ot il —1 (159)
- 2 /"Ll IU/e /"Le F% 9
takZe pfi pouziti vztahd @6) a (73) dostavame
P
Ui+U, = §ﬁT)\:§6—, (160)
2 1 2 p
P
306P P 3P
U :Ui+Ue+Ur == _6—+3(1_ﬁ)_ - __(2—ﬁ) (162)
2p p o 2p

V podpovrchovych vrstvich je tieba navic uvazovat i pfispévek ionizacni energie. Oznacime-li x’; ioniza¢ni
potencial j-tého prvku pro r-ty stupeii ionizace, pak Ize pfi stejné notaci jako jsme pouZili u stavové rovnice
v podpovrchovych vrstvach psat

M;

N
10n:NAZV] [E X

=0 s

\3
|
—

(163)

Il
o
<o

=1

<3

3.4 Rovnice prenosu energie

Zména teploty od mista k mistu je ve hvézdném nitru ur€ovana zpisobem prenosu energie ve hvézde.
V principu existuji tfi zplisoby pfenosu energie:
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1. vedenim tepla (Casticovou difusi);
2. zarenim (zafivou difusi);
3. konvekci.

Prvni dva zptisoby jsou mikroskopické, posledni je makroskopicky. Tepelnd vodivost hvézdného materidlu
je ve vétsing piipadi zanedbatelnd, roli hraje pouze v podminkéch extrémnich hustot (v bilich trpaslicich,
neutronovych hvézdach), kde se uplatiiuje elektronovd degenerace. Formalné 1ze ovSem zéfeni a vedeni
popisovat velmi podobné.

3.4.1 Rovnice zarivého prenosu energie

Pricin difuse je mnoho, od absorpce na negativnich iontech vodiku' , absorpce (a emise) na jinych atomech,
az po rozptyl na volnych elektronech. Mira neprihlednosti hvézdného materidlu, opacita ., (p, T, X, Y, Z)
hvézdné latky, je velmi sloZitou funkci hustoty p, teploty 7', chemického sloZeni a také vinové délky,
resp. frekvence v. Numericky koeficient opacity udava relativni Gbytek zaiivé energie na jednotkové
vzdalenosti pfi jednotkové hustoté dané latky. Jednotkou opacity je tedy [x] = i gcél,g =cm?gL.

Vypocet opacitniho koeficientu pfedstavuje samostatny a naro¢ny tkol. Pro hvézdna nitra, kde se zvazuje
jen celkova energetickd bilance, se pouZivaji koeficienty opacity x(p, T, X, Y, Z), stiedované pies vSechny
vinové délky. Tyto koeficienty byvaji v samostatnych studiich obvykle tabelovany a pii vypoctech modelt
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 pri¢inu pulsaéni nestability hvézd typu 3 Cep (Rogers a Iglesias 1992, obr. [[3] I6).

Rovnici zafivého prenosu energie odvodime v nasledujicich krocich:

1. napiSeme rovnici pfenosu zafeni pro intenzitu /;

2. zavedeme integrélni veliCiny hustotu u, tok H a tlak P;;
3. zintegrujeme rovnici pfenosu pres prostorovy uhel w;

4. vynasobime ji cos f a zintegrujeme znovu;

5. rozvineme skoro izotropni intenzitu v fadu;

(@)

. elegantné se zbavime emise j pomoci Kirchhoffova zdkona.

Pripomenime definici intenzity (integrované pres cely rozsah vlnovych délek)

dE = I(x,y, 2,9, ¢, t)dtds cos¥dw , (164)

s X2

12Negativn{ iont vodiku zvany téZ hydrid vodiku H™ je mdlo stabilni 4stice sestdvajici z 1 protonu a dvou elektron.
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Obrazek 15: Hodnoty opacitniho koeficientu x v zdvislosti na teplot¢ T' a parametru R, pro latku s X = 0,70, Y = 0,28,
Z = 0,02. Podle Rogers a Iglesias (1996).

Alog [K]em2g for Z=0.001 and Z=0.02
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Obrazek 16: Rozdily opacitnich koeficientd A log x pro rizné hodnoty metalicity Z = 0,02 a 0,001. Je patrné, Ze v rozmez{
teplot 10° az 107 K se opacity li&{ skoro o f4d. Podle Rogers a Iglesias (1996).
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jakoZto energie prochazejici za jednotku ¢asu dt jednotkovou plochou ds (pod thlem 6) do jednotkového
prostorového thlu dw. V nasem piipadé bude intenzita pouze funkci (R, 1), kde R je vzdalenost od centra

vV s

hvézdy a smér ¥ méfime od spojnice s centrem (obr. [[7). Jinak pfedpokladdme osovou symetrii, tudiz zde
nevystupuje uhel .

I(R,9)
|
: dw
i

ds

Obrazek 17: Definice intenzity I (R, d) v nitru sféricky symetrické hvézdy.

Rovnice prrenosu zareni ve sférické symetrii. UvaZzujme o energetické bilanci infinitesimalniho komo-
1ého valecku, ktery je ,,vmeéstnan‘ mezi dvé kulové slupky o polomérech i a R+dR aktery s radiusvektorem
svird dhel 1, ma vysku dz a plochu podstavy ds (obr. [I8]).

Obrazek 18: Infinitezimdln{ valecek v nitru hvézdy, s vyznadenymi veli¢inami dz, ds, dR, ¢, dd.

Podle zdkona zachovani energie musi platit

zafeni z valecku vystupujici vstupujici
T(R+dR, 0 + dY)didscosddew = I(R,V)dtdscosddw +
+ Jpdr dtdscosddw — rpl (R, V)dr didscosddew, (165)
en;;se abs:);pce

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

oI oI
I(R+dR,0 +d9) = I(R, ) + 5dR + 5dd (166)
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a geometrické vztahy

dR = dz cosd, dﬁ:—w, (167)
lze rovnici prenosu zafeni zapsat ve tvaru
1/ 1 I
g—Rcosﬁ—Esinﬁg—ﬁjtﬁp[ —jp=0. (168)

Integralni veliciny. V této chvili je uZite¢né zavést nékteré integralni veliiny. Prvni je hustota zdrivé
energie u. Mnozstvi zativé energie d E/ prochdzejici za Cas dt ploskou ds ze sméru svirajictho s kolmici na
plosku dhel ¥ bude ziejmé dF = Idtds cos ¥dw. ProtoZe toto zafeni se pohybuje rychlosti svétla ¢, naplni
za Cas dt objem dV = cdtds cos ). Hustota zafen{ pfichazejictho z daného sméru bude tedy

dey 1

— =-1Id 16
av - (169)
a integraci ptes cely prostorovy thel dostaneme pak celkovou hustotu zireni
1 an
u :—/ Idw . (170)
€ Jo

Uvédomme si také, Ze integralem pres prostorovy uhel w rozumime dvojitou integraci pres tihlové sourad-

nice , v
47 2 T
/ dw = / / dddpsin ¥, (171)
w=0 =0 JI=0

a takto budeme integral prakticky pocitat.
Dalsi uzitecnou veli¢inou je tok zdreni H, t.j. mnoZstvi zafivé energie prochazejici za jednotku Casu
jednotkovou plochou ze vsech smérii. Je zfejmé

A
H:/ I cosvdw . (172)
0

Treti integralni veli¢inou je tlak zdreni P,. Uvazujme hybnost zifeni prichdzejiciho z ur¢itého sméru,
dp. Je-li celkova hmotnost tohoto zaieni dm, Ize pro jeho hybnost psat dp = cdm. S pouzitim Einsteinovy
rovnice

dE = c*dm (173)
je tedy vyraz pro piispévek hybnosti zaireni
dE
dp=cdm = —, (174)
c
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takZe sila pusobici na plosku ds od uvazovaného prispévku zafeni je podle druhého Newtonova zdkona
a s vyuzitim vztahu (I64)

dp 1 dEl 1
—— . 17
7o . cos ¥dsdw (175)

Slozka sily ptisobici kolmo na uvazovanou plosku bude ovsem AF = A f cos ¢J. Slozky pisobici te¢né nas
nezajimaji, nebot jejich soucet je pii axidlné symetrické intenzité nulovy. Tlak je vysledna sila pisobici na
jednotkovou plochu, ¢ili

Af =L

1 47 1 47
P=— AF = = / I cos? ¥dw . (176)
ds c Jo

1. integral rovnice pfenosu. Nyni se miZeme vratit k rovnici pfenosu (I68) a integrovat ji pies cely
prostorovy uhel

H »problém* uc 47
0 1 [0l
/w@]cosﬁdw—ﬁ/w8—ﬁsin19dw+/£p/w[dw—jp/wdw:0. (177)

Vidime, Ze snadno zavedeme nékteré integrdlni veliCiny, ale problematicky je druhy integral, protoZe

neznér!ne konkrétni tvar I(1)) a pak je téZko derivovat a integrovat. PomtizZeme si v8ak integrovanim per
1 .

parte

g = sin? 9
ol ddw = // 19 ¥ did
8’19 sin w = sin ¢ sin Y =
= / [1sin® 9] dgo—//[2sin19¢osﬁd19d<p = —2H (178)
P S—— v JY Py
=0 2H
a 1. integral pak miizeme upravit do kone¢ného tvaru
dH 2H
i —4 = 17
dR+ Ia + Kpcu mip=0. (179)

2. integral rovnice pienosu. Analogicky miZeme integrovat rovnici pfenosu (I68) ndsobenou fakto-
rem cos v

problem H =0

- N

~

/ﬁfcos ﬁdw——/ smﬁcosﬁdw+mp/Icosﬁdw—jp/cosﬂdw:O. (180)

w

Bfg=I[fg—[Ifd
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Nejprve ovéfime nulovost posledniho ¢lenu

=0
%sin 29 P NS——
—~ 1 T
/cosﬁdw://cosﬁsmﬁdﬁdgp:/ [——cos2z9} dp =0. (181)
w o JI ® 4 0
Druhy ¢len opét integrujeme metodou per partes
f! .9 —0
PN g = sin” ¥ cos ¥
g sintcosddw = // g ginﬁcogﬁsinﬁ\dﬁd = / [I sin2gcosﬁ]£d —
o0 Ly o L 0 ¥

—//I(Zsinﬁcosﬁ-cosﬁ+sin219-(—sinﬁ))dﬁdap:
© JU

cP,
A cu cP,
l )
= —2//]c0821981n19d19d<p+// (1 —cos? ) sin¥didy =
p JU © JU

= —2cP.+cu—cP, = —3cP. + cu. (182)
Dostavame tak 2. integral
dP, 1 pPK
— (3P, — —H=0. 1
dR+R(3 —u) + c 0 (183)

Rozvoj skoro izotropni intenzity. K feSeni je tfeba jesté tfeti vztah. Konkrétn{ tvar funkce /(1)) sice
nezname, ale protoZe pole zafeni uvnitf hvézdy je velmi blizké isotropnimu, miZeme intensitu rozvinout
v fadu

I(¥) = Iy + I cos ¥ + Iy cos* I + . .., (184)

kde Iy, 11, I5 jiZ na ¢ nezaviseji. Lze dokazat (viz Schwarzschild 1958), Ze jiz Clen I, je o 20 fadt mens{
nez [y, takZe jej Ize pro vSechny praktické ucely zcela zanedbat. Dosadime-li proto do definic integralnich

veli¢in (TZ0), (T2 a (TZQ) vyraz I = Iy + I; cos), obdrzime velmi jednoduché vyrazy pro hustotu, tok
a tlak zareni

=0

-

1 1 4 1 [ A 4
U :—/Iodw—i-—/llcosﬁdw:—WIO+—11/ / cos ¥ sin ¥d} d<p:—7rfo. (185)
C Ju C Ju & & 0 0 &
(186)
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=0

N morr cos* 9" 4w
H = / Iocosﬁdw+/ll cos” Ydw = Il/ / cos” ¥sinddddy = I 27 [— 3 } = ?]1,(187)
w w 0 0 0
(188)
stejné jako u =0
1 1” T4
P, = —/Io cos® Vdw += /Il cos® Ydw = S—WIO. (189)
c c
Z toho mimochodem plyne, Ze pfi skoro izotropni intenzité je
1
P= . (190)

Kirchhoffuv zakon. ProtoZe v nitru existuje lokdlni termodynamickd rovnovdha, 1ze pro vyjadfeni emis-
niho koeficientu vyuZzit Kirchhoffiiv zdkon a psat

= —T4f-€ + — (191)
47’
kde € = ey — Tds predstavuje soucet nukledrni, vnitini i gravitani energie uvoliiované za jednotku casu
v jednotce hmoty do vS§ech smérii, zatimco emisni a absorpéni koeficienty jsou vztaZeny k jednotkovému
prostorovému thlu.
Pro celkovy tok energie povrchem koule obsahujici hmotu My zfejmé plati

dLgr dH
Lp=47R’H = —— =87RH +47R>——

192
dR dR (192)
a tedy
dH 1 dLg 2H dLr 2H 2H
Dl 4 =P — — = pe— —. (193)
dR ~ 4rR*dR R dMr R R
1. integréal (T79) 1ze tedy s pouZitim rovnice (I32)) piepsat do tvaru
2H 2H
pe—ﬁ—i-f—i-cmpu—élpaTm—pE—O (194)
coZ po algebraické upraveé vede na vztah pro hustotu zéfeni (pti LTE)
4
= =T =l (195)
Dosazenim do rovnice (I90) pak dostavame i vyraz pro tlak zafen{
1
P = gaT*, (196)
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ktery jsme jiz (bez odvozeni) pouzili v oddilu vénovaném stavové rovnici hvézdné latky — viz rovnice (B6).
Dosadime-li ve 2. integralu (I83) za P,, u a H, dostaneme

1 d7 1 1 Pk
—adT?— 3-all—aT? Lp=0 197
3¢ dR+R<3 T arere Y (197)
neboli
dT 3pkLp
- TR 1
dR 16TacR*T3’ (198)
coz lze jesté s vyuZzitim rovnice kontinuity (89) upravit na tvar
dT 3kL
—__ OFER (199)

dMp 64acm2T3 R4

To je rovnice zafivé rovnovahy.

Rosselandova stiredni opacita. Zavérem tohoto oddilu si jesté naznacime, jak se pocitd koeficient zativé
difuse, vhodnym zplsobem stfedovany pies vSechny frekvence elektromagnetického zafeni, neboli Ros-
selandova stiedni opacita . Z 2. integralu (I83) a vztahu P, = %u plyne vztah mezi tokem a hustotou
zafeni

c 1du

H=—— 200)

Ry dR’ (
pricemz cely postup, ktery jsme k odvozeni pouZili, by bylo moZno provést i pro monochromatické veli¢iny
intenzity, hustoty a toku zafeni, a proto miizeme analogicky psat

c¢ 1 du,
H, =——— . 201
3p kK, dR (200)

Vzhledem k tomu, Ze v nitrech hvézd je velmi piesné splnéna podminka lokélni termodynamické rovnovahy,
1ze monochromatickou hustotu zafeni velmi dobte aproximovat Planckovou funkci a psat

4 Srhivd 1
u, = —B,(T) = 22— (202)
c c’ err — 1
Celkovy, integralni tok zéfeni lze z Q1)) ziskat integraci pfes vSechny frekvence, coZ formalné zapiSeme
jako

rozsifeni
0 * [e’s)
1 du c y 1 du
H=|H =— | ——Zdv= _dr__ [ 2Ty, 203
/ i AR 30 Fau ky dR (205)
0 f dv
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Chceme-li, aby tato rovnice odpovidala rovnici (Z00) pro integralni tok zéfeni, pak zfejmé musi pro integralni
koeficient opacity platit

T 14 T 1 duyd T 1 dB,(T)
1 duy 1 duy dT 1 dby
1 \({‘ ky dR dl/ 0 ky dT dR dl/ 0 Ky dT dl/
== = = , (204)
K jodul, dv oodul,gdy TdBy(T) dv
0 dR 0 dT dR 0 dT

¢ili Rosselandovu stiedni opacitu ziskdme stfedovanim, kde vyuZzivame Planckovy funkce, respektive jejich
derivace.

Odhad stiedni volné drahy a toku. Podivejme se jesté¢ jednou, co nadm opacitni koeficient udava.
Budeme-li uvazovat samostatné zarivé pohlcovani energie, plati tedy, Ze prochéazi-li zafeni o intenzité [
v daném sméru infinitesimalnim véaleckem hvézdné latky o jednotkové podstavé a vySce dx, bude z néj
pohlceno zédfeni d/ dané vztahem

dl = —Ikpdx, (205)

To znamend, Ze za stiedni volnou drahu fotond ve hvézdné latce muZeme oznadit takovou vzdalenost
Iy = dx, béhem které dojde k pohlceni veskerého zéfeni, tzn. kdy bude |dI| = I. Podle rovnice Z03)) z toho
zieyjmé plyne

f=— . (206)
Kp

Pro model hvézdy o hmotnosti 4 M, na zacatku nukledrniho vyvoje udava Harmanec (1970) centralni
teplotu 25,29 milionii K a centralni hustotu 22,59 g cm~3. Z tabulek Rogerse a Iglesiase (1992) 1ze odhadnout
pro tuto oblast hodnotu opacity asi 0,5 cm? g1, takZe pro stiedni volnou drahu fotonli dostdvdme z rovnice
@08d) odhad Iy = 0,89 mm.

Pro tentyZz model miiZzeme rovnéZ odhadnout gradient teploty. V blizkosti stfedu hvézdy je

dT
i —3,99-10°Kcem ™!, (207)

zatimco na hranici sféry obsahujici 97 % celkové hmotnosti hvézdy je to —9,16 - 107° K em™!. Z rovnic
(I@3) a @00) plyne pro celkovy tok jednotkou plochy v misté s polomérem R

H=——"5T3". (208)

Tento tok si miZeme porovnat s tokem absolutné cerného télesa do poloprostoru ve stejném misté, ktery je
dan vztahem

7B =oT". (209)
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Pokud by platila termodynamicka rovnovaha dokonale, byl by ovSem celkovy tok plochou v daném misté
nulovy. Velikost toku / je proto mirou nerovnovahy a zafivého pfenosu energie ve hvézdeé.

Uvazujme pro piiklad sféru obsahujici 0,001 celkové hmotnosti uvaZzované hvézdy o hmotnosti 4 M.
Ta m4 podle modelu polomér 4,365 - 10 cm. Pro odpovidajici hodnoty teploty a jejiho gradientu, hustoty
a opacity pak dostdvame

H=171-10"ergem 257!, (210)
zatimco tok ¢erného télesa jednotkovou plochou do poloprostoru by byl o jedenact fadt vetsi

7B =226-10% ergem 25!, (211)

Poznamka o difuznim formalismu. Zavérem jesté poznamenejme, Ze diky velmi malé stiedni volné
draze lze na zafivy pienos energie pohliZet jako na difuzi. Z fyziky vime, Ze pro difuzni tok ¢éstic f, mezi
misty s riznou ¢asticovou hustotou p,, plati vztah

fo=—DVpy, (212)

kde difuzni koeficient D souvisi se stiedni rychlosti ¢dstic v a jejich stfedni volnou drdhou [, vztahem

1
D=3l (213)
Pro zéafeni lze ovSem za ,,Cdsticovou hustotu povazovat hustotu energie zafeni danou vztahem (I93)) a za
stfedni rychlost rychlost svétla ve vakuu, pfi¢emz stfedni volnd drdha je ddna rovnici (Z06). Gradient se
v jednorozmérném pojeti redukuje na derivaci podle R a rovnice pro zéafivou difuzi tak nabude tvar

16 5dT

H=-—— -
30 C" dR’

(214)

coZ je opét rovnice zafivého pienosu energie, identické s (I98)), kterou jsme odvodili integrovanim rovnice
pfenosu zafeni.
3.4.2 Rovnice konvektivniho pienosu energie

Podminka pro konvekci. Zkoumejme nyni, kdy je zafiva rovnovdha nestabilni, a kdy se zmén{ v rov-
novahu konvektivni. Pfedpokladejme, Ze v néjaké bubliné je hustota p,, kdeZto okolni plyn ma hustotu p,
(obr.[M9). Podle Archimédova zdkona na bublinu ptsobi vztlakovd sila, a proti ni gravitace

F=F,+F;=pVg—pVg=(po—p)Vy, (215)

kde V' oznacuje objem studované bubliny a g tthové zrychleni v daném misté (ve vzdélenosti R od centra
hvézdy). Pokud je na pocétku, ndhodnou fluktuaci, hustota bubliny mensi (p, < p,), vychazi F© > 0
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a bublina za¢ne stoupat vzhiru. Po pfemisténi o dR se zmén{ hodnoty stavovych veli¢in v bubliné (na pf,,
T, Pl)iv okoli (na p, T!, P’). Mohou nastat dva piipady: (i)

o>l (216)
kdy se jakakoliv konvekce potlaci a bublina pfipadné klesne zpét; (ii)
P < Py s (217)

pfi kterém bude stoupani bude déle pokracovat, ¢ili jde o zakladni podminku pro konvekci.
Uvédomme si, Ze tlak v bublin€ je neustdle vyrovnany s okolnim tlakem

B,=F,, P =P.. (218)
Podle stavové rovnice idedlniho plynu @S]) pak plati (pfi u = konst.)
AT = AT (219)
a podminku pro konvekci (ZI7) mizeme napsat v teplotach jako
T >T,. (220)
Provedeme-li Taylorovy rozvoje teplotnich zévislosti

dTy,

T, = T+ —=dR 221
dT
T = T,+—2dR, 222

a predpokladame-li, Ze pocatecni fluktuace byla zcela nepatrné (73, = T,), obdrzime konvektivni podminku
pro gradienty teploty
dr, _ dr,
dR =~ dR

(223)

Protoze pfemisténi bubliny obvykle probiha rychle, bez vymény tepla s okolim, 1ze termodynamicky d¢;
v bubliné pokladat za adiabaticky (a gradient teploty na levé strané za adiabaticky gradient). Nebot'v okolnim
prostifedi doposud panovala zafiva rovnovéha, prislusny gradient na pravé strané€ ztotozZnime s radiacnim
gradientem ([98)) a mGZeme nakonec psét podminku pro konvekci

dT dT
(ﬁ)ad g (ﬁ)rad . (224)

Nezapometime, Ze T'( R) byva klesajici funkce, takze gradienty jsou vlastné zaporné.
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b Ty, By

Q/ T/ P/
dR

QO?T(MPO
QbaTban

Obrazek 19: Stavové veli¢iny p, T', P v bublin€ a v okolnim plynu, pfi pfemisténi o d K.

Odvozeni adiabatického gradientu teploty. Pokusme se vyjadfit adiabaticky gradient z 1. véty termo-
dynamické, pomoci stavovych veli¢in

P
TdS =dU +PAV = dU = dp. (225)

Diferencialy v rovnici (223) vyjadiime pomoci tlaku P a teploty T

ou ou
U = (a—T>PdT+ (a—P>TdP, (226)
([ 9p dp

kde jsme pfi rozkladu zmén vnitini energie dU, podle vztahu (I34), ptedpokladali dpu = 0. (Kato (1966)
beztak ukazal, Ze podminka konvektivni rovnovahy odvozena bez ohledu na zmény stfedni molekulové
hmotnosti ¢astic je silnéjsi nez podminka odvozend obecné. Toto zanedbdni se ovSem necini v rovnici
tepelné rovnovahy (I32)).) Po dosazeni

05 o5
o op

1 [/oU P (op\ | 1 [/oU P /op\ |
dS ==\l =] — 5| == dI'+ = || = | — 5| == dP. 228
r|(Gr),- 7 (), o+ 7 (5r), - 7 (55 e

VyuZzijeme faktu, Ze entropie ma tplny diferencial, a napiSeme podminku zdménnosti druhych derivaci
928 928
= 22

oPOT  OTOP’ 229)
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nebol
D [1T(UN P (0p\ 1\ _ 0 f[L[(0U\ _P (0 230
OP\T [\oT ), p*\O0T ), or \T |[\oP), p*\oP),])"
L[ 0U_ 1 (0N [ 2P0p (0p\ _P 0p ] _
T |0ToP p2\OT ), p*OP\oT ), p*0TOP|

__L[(oUN _P (9] L[ OU_ 200p (0p _P Op | 0
12 [\oP), p*\OP),| T |OPOT = pPOT \OP), p20TOP]’

coz lze jesté za predpokladu zdménnosti druhych derivaci vnitini energie a hustoty upravit na tvar

T (0p ou P [ 0p
(=) == - = (=% . 232
P2 <0T)P (aP)T P2 <6P>T 23
Tuto podminku dosadime do 228l a ozna¢ime pfitom
dlnp ) T ( p )
0=— ( =— (== - (233)
OlmT /), p\oT),

Rovnice (@28)) tak piejde do tvaru

9Q
oP ),
ou Pé 0
d@Q =TdS = || = — | dT — —dP. 234
“ [ < or ) P i PT] P (239
Vyuzijeme také definice specifického tepla cp, jakoZto snadno predstavitelné veliiny, protoZe podle rovnice
@33) je
oQ ou Pé
— (=) = (== - 235
o <8T)P (aT)P+PT (235)
Kone¢né dostavamd
)
7TdS =cpdlT — —-dP. (236)
p

4P a T jsou zde nezdvislé proménné, tudiz ?9_; =0, 2_1:2 =0.

ISNE&ktef{ autofi tento vztah pouZivaji i na pravé strané rovnice tepelné rovnovahy. S ohledem na zanedbani ¢lend s dy se tim
ale dopousté&ji chyby, kterd miZe hrat roli zejména u modeld s hlubokymi podpovrchovymi konvektivnimi zénami.
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Pro prakticky vypocet je tfeba pouzit pro veliiny cp a § konkrétni vyrazy zdvisejici, m.j. na pouzité stavové
rovnici. Zde se omezime na obecnou formulaci a nebudeme cp, § specifikovat. Pro adiabaticky déj (.S = 0)

piejde 236) na

epdl = 2ap.
p

ary _ 4. dp
dR )., cppdR’

a po déleni dMg

Nakonec dosadime za % z rovnice hydrostatické rovnovahy (@2)) a z rovnice kontinuity (89)
dT 0 GMpg
drR),, ¢ R*

To je rovnice konvektivni rovnovéahy.

Jednotny zapis zarivé a konvektivni rovnovahy. Zavedeme-li symbol
_dln7T  Pd4dT  PdTdR
~dlnP  TdP TdRdP’

1ze podminku pro konvekci (224) zapsat jednoduse jako

vad < V1rad7

kde konkrétni vyrazy pro (kladné) gradienty jsou

3xPLp

16macGMgrT*’
oP

CppT ’

V1rad

Vad -

Vyhodou tohoto zdpisu je, Ze rovnice zafivé a konvektivni rovnovéahy lze zapsat najednou jako

ar GTMRV
dMgp  4xPR* "’

kde
V = min(vrada Vad) 5

¢ili pouZije se vzdy ten mensi z gradientﬁ
Shriime na zavér, kdy a kde obvykle nastava konvekce?

(237)

(238)

(239)

(240)

(241)

(242)

(243)

(244)

(245)

16Pfenos energie konvekci je mnohem G&inn&jii ne penos zafenim, proto v konvektivnich zén4ch po&itdme pouze s konvekef,

i kdyZ v nich zdrovei probihd pfenos zdfenim.
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1. kdyZ je opacita k vysoka, pak je totiZ V,q velké. Zafeni nemiZe neprihlednym materidlem pronikat

a prirozené tak vznika velky teplotni spad. To se stavd ve vnéjSich vrstvach chladnéjSich hvézd,
napt. tak vznikd konvektivni z6na Slunce;

2. pokud dochdzi k ionizaci, protoZe pak je tepelna kapacita cp velkd] a Vaq malé;

3. je-li strmd zavislost produkce energie ¢(7') na teploté, jako tomu je u CNO cyklu, byva velky
gradient V,,q. Proto u masivnéjsich hvézd existuji konvektivni jadra.

Podpovrchové vrstvy. Ze soucasné teorie konvekce plyne, Ze asi v 95 az 98 % hmoty hvézdy je konvekce
adiabatickd, ale v podpovrchovych vrstvach to neplati. Zde se pouziva semiempirickd teorie konvekce,
ve které vystupuje parametr «, charakterizujici pomér mezi stfedni volnou drdhou konvektivniho elementu
a tlakovou Skalou,

l dln P\ P
U _ , 246
“TH ( dR ) dP/dR (246)

Obvykle se tato hodnota empiricky voli, typicky a = 1 az 2. Jak vidime na obr. miZe zména parametru
vyvoj hvézdy znacné ovlivnit. Podle teorie, popsané napt. v Carrol a Ostlie (2007), vychézi pro tok tepla

EN? (T L dT 2
Heopy = — — 2 [ f— 2 247
comv = PCP (,u) (g) b <5dR) as (247)

kde g oznacuje tthové zrychleni, 3 pomér tlaku plynu k celkovému tlaku.

""Dodévka tepla @ se spotfebovava na ionizaci a teplota T se zvy3i jen nepatrng, &ili cp = (g—g) vychdzi velké.
P
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5.4

53

52

51

log L/Lgp,
(&)
T

49

48

47 M =20 Mgy, Z=0.02, [/Hp=1.5 ——
IfHp=2 e

4.6

4.6 4.4 4.2 4 3.8 3.6 3.4
1og [Tsurlk

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

Z matematického hlediska jsou rovnice stavby hvézd @9), @1), (I32), @44) soustavou ctyrF nelinedrnich
obycejnych diferencidlnich rovnic pro ¢tyri nezndmé funkce R(Mg,t), P(Mg,t), Lr(Mg,t), T(Mg,t) dvou
nezadvislych proménnych: (i) zobecnéné geometrické souradnice My a (ii) Casu ¢. Soustavu uzavird jesté
(nediferenciélni) stavovd rovnice ([73) pro vypocet p(Mg,t). Kromé toho v rovnicich vystupuji zdvislé
parametry charakterizujici chemické slozeni X (Mg, t),Y (Mg, t), Z(Mg,t). Funkce popisujici nuklearni
premény e, (p, T, X, Y, Z) a opacitu k(p, T, X, Y, Z) jsou sice slozité, ale zadané.

Pti feSeni rovnic pouzivame urcita zjednoduseni a podle nich rozliSujeme tii typy modeli:

1. staciondrni model, ktery je nejjednodussi a neobsahuje Zadnou zdvislost na Case (vSechny Casové
derivace jsou nulové), m.j. pfedpoklddame hydrostatickou rovnovahu. Rovnice pak maji tvar

dR 1
= 248
dMp ATR2p’ (243)
dp GMp
dMp ~  4A7R*’ 249)
dlr  _ (p.T,X,Y,Z) (250)
dMR = €nuk\p,L,A, T, s
dT GTMjp
_ 251
dMp PR 251

kde gradient V = min(V,aq, Vaq) je dan vyrazy @42), (243). Nezndmymi jsou zde Ctyfi funkce
R(Mpg), P(Mg), Lr(Mg),T(MEg) jedné proménné. Model umoZziiuje vypocitat pouze strukturu nitra
(v jednom casovém okamziku).

2. vyvojovy model, ktery Cas t explicitné obsahuje, jednak v rovnici tepelné rovnovéahy

dLgr TdS (252)
dMp " dt’
ktera zahrnuje casové zmény vnitini a potencidlni energie, a jednak v rovnicich pro zmény chemického
sloZeni. Omezime-li se na nukledrni pfemény vodiku a helia, Ize napf. pro ¢asovou zménu obsahu
helia psat

o _ > ae (253)

kde koeficienty «; zjevné oznacuji prevridcenou hodnotu mnoZzstvi energie vzniklé tplnou nukledrn{
preménou 1 g latky v té které reakci (koeficient pro nuklearni spalovani helia bude mit pfirozené
v daném piipad€ opacné znaménko, nez reakce spalovani vodiku na helium), a ¢; jsou energetické
vydatnosti jednotlivych reakci. Pro kazdé misto ve hvézdé€ proto miiZeme psat

aYy

Y (Mgt +dt) =Y (M, 1) + Z-dt. (254)
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V oblastech konvektivnich zon je jesté tieba takto ziskané veli¢iny homogenizovat s ohledem na ti¢inné
promichéavani. V kazdé konvektivni z6né bude obsah helia Y homogenni a bude dan vztahem
Y (Mg, t+dt)dM
Yic(t +dt) = Jic Y (M JdMr. (255)
f K dMp
ProtoZe v oblastech spalovani vodiku musi vSude zlstdvat konstantni soucet relativniho mnozstvi
vodiku a helia a téZ obsah uhliku

X +Y =konst., X¢ = konst., (256)
a protoze v oblastech spalovani helia plati
X =0, Y+ X¢ = konst., (257)

Ize pomoci zmén relativniho obsahu helia Y v§ude snadno spocitat i zmény ostatnich elementi.

Pokud nés zajima detailni chemicky vyvoj jednotlivych isotopd, je pfirozené mozné rozepsat zv1ast
jednotlivé ¢asti jadernych reakcei a sledovat zmény vSech isotopd pomoci vétsiho poc¢tu analogickych
rovnic.

Vyvojovy model vlastné umoziuje spocitat sekvenci staciondrnich modelii, mezi kterymi lze pouzit
relativné velky Casovy krok At, pfi kterém zménime chemické slozeni. Zmény chemického slozeni
jsou ,,motorem‘‘ hvézdného vyvoje! Stile vSak pouzivime podminku hydrostatické rovnovahy, ¢ili
veskeré zmény struktury musi byt velmi pozvolné.

3. dynamicky model je nejslozitéjsi, pouziva se v ném pohybova rovnice

d’R GM dpP

— = — B _ 4 R? ,

dt? R? dMpg
protoZe zrychleni (setrvacny Clen) nelze zanedbat. Tim se ovSem rovnice stavby stavaji soustavou
parcidlnich diferencidlnich rovnic 2. fddu. Nezbytny maly casovy krok problém komplikuje i po

numerické strance.

(258)

Takovy model musime pouZit, pokud dochézi k rychlym zméndm struktury. Jako kritérium muze

slouzit dynamickd skdla
R3 1
n o~y — 25
Tdy G \/ Gr (259)

vlastné fddovy odhad doby volného padu hvézdy Je-1i ve vyvojovém modelu optimdlni Casovy
krok At < T4yy, jsme nuceni jej opustit a pocitat dynamicky.

o 2 3 / A0 4 v v , .
8Pro pohyb povrchu hvézdy Ize pouit 1. Kepleriiv zdkon Tz = %, pfi¢emz velkou poloosu a ztotoZnime s % a polovinu

ob&zné doby T'/2's Tayn.
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5 Pocatecni a okrajové podminky

Abychom diferencidlni rovnice viibec mohli fesit, musime specifikovat néjaké pocatecni a okrajové pod-
minky. V nasem piipadé se jednd o rovnice 1. fadu, ¢ili zaddvdme hodnoty nékterych studovanych veli¢in
(R, P, L, TE v ¢ase t = 0 nebo hodnoty na hranicich hvézdy (napf. v centru, na povrchu), které pak budou
platit ve v8ech Casech (obr. 2TJ).

V modelech se vyskytuji t€Z volné parametry, napt. celkova hmotnost hvézdy M., pocatecni chemické
sloZzeni X, Y, Z, parametr konvekce «, v sofistikovanéjSich modelech volime ti¢innost hvézdného vétru 7yinq
apod. I pro né musime samoziejmé vymyslet vhodné hodnoty.

fotosféra

podfotosférické vrstvy

Mpr=DM,

Obrazek 21: Zndzornéni okrajovych podminek v centru a na povrchu; hvézda je rozdélena na fotosféru, podfotosférické vrstvy
a nitro.

Pocatec¢ni podminky (f = 0). Ackoliv nam pfiroda pfi poznavani déji a jejich pri¢in obvykle haz{
klacky pod nohy, v pfipadé hvézdnych modelti byla milosrdnd v tom smyslu, Ze protohvézda po svém
vzniku v molekuldrnim mracnu projde pfi smrstovani stddiem, kdy je prakticky celd ve stavu konvektivni
rovnovdhy. To znamend, zZe jedna pocatecni podminka je neCekané jednoducha: na pocatku nukledrniho
vyvoje je hvézda chemicky homogenni:

X(Mg,t=0) = konst., (260)
Y(Mg,t =0) = konst., (261)
Z(Mg,t=0) = konst. (262)

Jako vychozi mizeme pfijmout chemické slozeni pozorované v atmosfére normélnich hvézd. Atmosféra
totiz byva zcela oddélend od jadra, kde probihaji nukledrni pfemény, a to zénou zafivé rovnovéhy, ve které
nedochazi k Zddnému promichdvani. Casto studovand chemicka sloZeni uvadi tab. Pl

19K dyby se jednalo o rovnice 2. ¥ddu, museli bychom zadat také 1. derivace.
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Tabulka 2: Typicka chemicka sloZen{ riznych hvézdnych populaci.

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

Okrajové podminky v centru (Mz = 0). V centru je ziejmé

Lp = 0, (263)
R = 0, (264)
coz plyne ze zdkladni fyziky a geometrie. Tyto okrajové podminky vSak vedou k singularité zédkladnich

rovnic. V blizkosti centra hvézdy proto pouzijeme linearni aproximaci, v zdsad€ rozvoj se zanedbanim ¢lent
vys§ich fadui. Diferencidlni rovnici zachovani hmoty (89) tedy zintegrujeme za piedpokladu p. = konst.

Mg R
/ dMp = / 4t R*p.dR , (265)
0 0
4 3
Mp = gﬂ'R Pe s (266)
takZe dostaneme obycejnou rovnici
1
Man\ 3
= (3 R) . (267)
AT,
Rovnice tepelné rovnovahy (I32)) piejde ziejmé do tvaru
dsS.
LR = <€nukC - TC—) MR . (268)
dt
Pro tlak mame z rovnice hydrostatické rovnovahy (©2])
P Mr G,
dP = — dM 269
Mr QMg (4mp 5
P-P = - = dMgp =
/0 4 (SMR) f
4
G (4m\3 4 2
- —— (= SME | 27
B ( 3 ) Pc Mp (270)
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a analogicky

1
4 3 4 2
T—Tcz—g (%) pEMAT.N. P 271)

Okrajové podminky na povrchu (Mz = M,). Konstrukce okrajovych podminek na povrchu hvézdy
(P(M,,t) = 0, T(M,.,t) = 0). Obvykle se misto toho pocitd zjednoduSeny model povrchovych Easti
hvézdy, pfi¢emz se uvazuji dvé rizné vrstvy:

1. fotosféra, tj. tenka poloprihlednad vrstva, ze které unika zafeni do mezihvézdného prostoru;

2. podfotosférické vrstvy, ve kterych je materidl jesté ve stavu netplné ionizace a kde nelze konvekci
povazovat za adiabatickou. Podfotosférické vrstvy obsahuji obvykle pouze 2 az 5 % hmoty hvézdy,
ale Casto vice neZ polovinu jejiho celkového objemu.

Fotosféra. Ve fotosféfe, jejiz celkova hmotnost i rozméry jsou jiz zanedbatelné, se obvykle jako nezavisle
proménna voli optickd hloubka T, kterd se zavadi pomoci vztahu

dr = kpdx, (272)

kde x oznacCuje geometrickou hloubku uvazovaného mista ve fotosféfe, méfenou od ,,vnéjSitho okraje*
fotosféry smérem do stiedu hvézdy. Pro pribéh teploty s optickou hloubkou lze pouzit aproximacéni vztah,

zaloZeny na nékterém zcela jednoduchém nebo ponékud slozit€jSim modelu atmosféry. Pro nejjednodussi
model Ize psat

i !

T = 2Tjﬁ (1 + §T) : (273)

2

Vsimnéme si, Ze z uvedeného vztahu vyplyva, Ze teplota v optické hloubce 7 = 2/3 se pravé rovna efektivn{

teploté hvézdy. SloZitéjsi a presnéjsi vztahy pro pribéh teploty s optickou hloubkou Ize nalézt napt. v pracech
Bohm-Vitense (1958) ¢i Ando a Osaki (1975).
Pro zménu tlaku plynu Ize psat

dP, = gpdz = g dr, (274)
K

kde g = G M, R_? je gravitaéni zrychleni na povrchu hvézdy. Podle Unsolda (1955) je tieba tthové zrychleni
korigovat s ohledem na tlak zafeni podle vztahu

Jof = g — mﬁc_leff , (275)
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takZe pribéh tlaku plynu ve fotosféfe mizeme pocitat podle rovnice

dfy _ ge. (276)

dr K

Je ziejmé, e vyraz pro efektivni tihové zrychleni g.g je zaloZen na vztahu (273) pro nejjednodussi atmosféru.

Podle (T90) a (T93)) plati totiz

4 16
AP, = —aT3dT = 27347 . 277)
3 3c
Diferencovanim vztahu (Z73)) dostavame
3
4T3AT = ZT;*ffdr, (278)
takze
dP, = oc ' Tdr. (279)

Odtud je jiz vyraz @73)) pro efektivni tihové zrychleni nasnadé€. Je dobfe si uvédomit, Zze pokud pro
pribéh teploty s optickou hloubkou pouzijeme néjaky dokonalejsi model atmosféry, je nutné modifikovat
i vyraz Z73)) pro korekci tthového zrychleni o tlak zéfeni.

S vyuzitim interpolace v tabulkdch opacitnich koeficientt (p, T') je moZno rovnici Z73)) a rovnici @Z6),
¢i jeji dokonalejsi tvar, feSit numericky od optické hloubky 7 = 0 aZ do dolni hranice fotosféry, t.j. pro
T = % (Néktet{ autofi doporucuji ukoncit feSeni az u 7 = 2.) Pro 7 = 0 se obvykle voli néjakd velmi mal4,
ale nenulova hustota, napi. p = 107%kg m~3. Na dolni hranici fotosféry bude

T = T(r=2%), (280)
a
P = P(r=2)=Pyr= §)+§T4(T: 2). (281)
Z definice efektivni teploty jesté plyne
L, = 47R%0T s = macR>Ty (282)
takze
L.\?
R. =Ty ( ) : (283)
mac

Podfotosférické vrstvy. Vypocet pro podfotosférické vrstvy se obvykle zjednodusuje predpokladem, Ze
se zarivy tok Ly v téchto oblastech s malou hmotou a mimo z6énu nukledrni pfemény prakticky neméni
a rovnice tepelné rovnovahy se ze soustavy rovnic vypousti. Z vypocetnich divodu se ukazuje vyhodné
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volit v téchto oblastech za nezdvisle proménnou tlak P, nebot hmota se méni velmi maélo.

nezavislé proménné je jednoduchy, jde jen o ndsobeni rovnic stavby

Ly = L.,
dMr  4nR*

P~ GMy’

dR  dR dMz = R
dP ~ dMz dP ~  pGMpg’
a7 dT dMp _ T

dP dMz dP ~— P

Prechod k jiné
(284)
(285)
(286)

(287)

Zmeny ionizace se ,,skryvaji“ ve stavové rovnici, respektive ve stfedni molekulové hmotnosti ;. a para-
metru () (80). Stavovou rovnici musime k vySe uvedenym diferencidlnim rovnicim pfidat, abychom byli
schopni vypocitat p(7', P). Rovnice se obvykle numericky integruji (napf. metodou Runge-Kutta), od spodku
fotosféry az do M /M, = 0,97, kde jiz miZeme predpoklddat, Ze je hvézdny material zcela ionizovan.
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6 Henyeova numericka metoda integrace vnitinich ¢asti hvézdy

V soucasnosti se k numerickému feSeni rovnic vnitini stavby hvézd nejcastéji uzivd metoda kompletni
linearizace rovnic, kterou poprvé navrhli Henyey a spol. (1959) a kterd se pozdéji zacala pouzivati k vypoctu
modelli atmosfér.

6.1 Metoda uplné linearizace
Metoda tplné linearizace sestava z nasledujicich krok:

1. diskretizace rovnic;
2. doplnéni okrajovych podminek v centru;

3. konstrukce vnéjSich okrajovych podminek, sestavajici z: (a) odhadu zafivého vykonu L, a efektivni
teploty Tug; (b) vypoctu tif modelt fotosféry a podpovrchovych vrstev; (¢) nalezeni koeficientl
bilinedrnich forem Ry (P, T1), L1(P1, T1);

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

6. Casového kroku v pripadé vyvojového modelu.

Diskretizace. Prvnim krokem je pfechod od diferencidlnich rovnic k diferencnim, Cili diskretizace pro-
blému. Celé nitro hvézdy (tj. oblast, kde je latka ve stavu uplné ionizace) rozdélime na dostateCny pocet
koncentrickych slupek a oéislujeme je smérem od povrchu do centra indexem j = 1... N (obr.22), volime
napi. N = 200. Zaddme tak vlastn€ diskrétni hodnoty )/, piivodné spojité nezavislé proménné Mp.

Derivace spojitych funkci R, P, Lg,T' na levych stranidch rovnic nahradime rozdily proménnych
R;, P;, L;,T; mezi sousednimi slupkami j a j+ 1. Misto vyrazii na pravych strandch rovnic piSeme je-
jich aritmetické priméry mezi j-tou a (j+1)-ni slupkou@ Napftiklad pro rovnici hydrostatické rovnovahy
mame (po prevedeni vSech ¢lent vlevo)

AP GMy  Pj=Pi 1 <GMJ-+GM]-+1):O'

~ - 288
dMR+47TR4 M;— M, 2 \4nR}  4nRj, (288)

Pro kazdou dvojici slupek méme k dispozici Ctyfi rovnice stavby, €ili miiZzeme sestavit celou soustavu rovnic,
kterou si abstraktné ozna¢ime

Gi; =0, (289)

kdei=1...4aj=1...N — 1. Jednd se o0 4(N —1) rovnic pro 4N nezndmych R;, P;, L;, T}. Je ziejmé,
Ze budeme muset jesté néjaké rovnice doplnit.

»Nebo lze do pravych stran dosadit prim&rné hodnoty veli¢in 1 (R; + R;41), atd.
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Obrizek 22: Diskretizace nitra hvézdy na N koncentrickych slupek. Carkované jsou naznacené jeité podfotosférické vrstvy
a fotosféra.

OKkrajové podminky v centru. Pfepis okrajovych podminek 263) a (Z64) je zcela jednoduchy

Ly = 0, (290)
Ry = 0. (291)

Pocet rovnic tak stoupne na 4N —2.

Vnéjsi okrajové podminky. Okrajové podminky na povrchu jsou vSak komplikovanéjsi, protoZe nelze
predepsat urcitou hodnotu Ry, P, L; nebo Ti, to bychom chybné omezili feSeni! Nejprve podle zadané
hmotnosti hvézdy M, odhadneme tfi dvojice hodnot zafivého vykonu a efektivni teploty

L., T,g"" (292)

Y

v okoli o¢ekdvané polohy hvézdy na HR diagramu. Pak spoéteme t7i modely fotosféry (od 7 = 0 do 1 ~ 2/3)
a podfotosférickych vrstev (0d Piotostery do Mp /M, =~ 0,97) a ziskdme tak troji hodnoty

Rb P17 le Tl(l) )
Ry, Py, L, T? (293)
Ry, Py, L, T

ze kterych metodou nejmensich ¢tverct vypocitame koeficienty o, 51,71 a ae, B2, 72 bilinedrnich forem

Ry = P+ 6T+, (294)
Ly = aoPi+ BT + 72 (295)
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Ty pouZzijeme jako okrajové podminky. VSimnéme si, jak jsme to udé€lali chytie — predepsali jsme pouze
pfiblizné funkéni zavislosti Ry = f1(P1,11), L1 = fo(Py, T1), nikoli konkrétni hodnoty veli¢in! Mame tedy
kone¢né 4N rovnic pro 4N nezndmych, ale nemdme vyhrdno. Soustava je totiZ silné nelinedrni a nelze pro
jeji feseni pouZzit néjakou jednoduchou metodu.

Linearizace. Celou soustavu rovnic miizeme feSit tak, Ze hodnoty proménnych R;, P;, L;,T; prosté
odhadneme (pak ovSem rovnice (Z89) nebudou platit), v rovnicich (Z89) provedeme zdménu za ,,odhady
plus malé opravy*

Rj — Rj + ARJ y
P, = Pi+AP;,
L, — L;j+AL;,
T, — T;+ ATy, (296)
a celou soustavu linearizujeme@
Gy +dGy; =0, (297)
kde
oG- OG.: oG- OG.:
dGi; = —ZAR; + —2AP; + —2AL; + L AT;
i R, ST ap ST gL A A T
0G; 0G; 0G,; 0G,;
Y AR; — AP, — AL, — P AT, 298
OR, 1 j+1 1 9P, j+1 T 9L, j+1 1 T, s j+1 (298)
Parcidlni derivace snadno spocteme z ptivodnich rovnic, napiiklad
oG 0 P;— P 1 (GM. GM. GM.
= = St (et )| = (299)
8R3 8R3 M3 - M4 2 47TR3 47TR4 27TR3

Iterace. Soustavu [Z97) 4N linedrnich rovnic o 4N nezndmych AR;, AP;, AL;, AT; vyfesime snadno
(napf. Gaussovou elimina¢ni metodou nebo 1épe metodou optimalizovanou pro feSeni pasovych matic).
Ziskané opravy ptivodnich odhadl pouZijeme pro zpiesnéni
@ _ pO 1)
R = R;"+AR;”,
@ _ p® 1)
P= = P+ AP,
2) _ () 1)
= L;7+AL;",
Po= 14 Ar?Y, (300)

h

2Nesta¢i oviem pouze linearizovat jednotlivé proménné napt. (R; + AR;)? = RJZ +2R;AR;, protoZe se v rovnicich vyskytujf
jejich souciny a podily.
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a soustavu (297)) fe$§ime znovu pro AR§2), A Pj(2), ALf), AT].(Q). Iterace opakujeme, dokud neni dosaZzeno
pozadované presnosti (tzn. AR;, AP;, AL;, AT; jsou malé). Pokud by z naSeho modelu vyplynuly hod-
noty L., T,¢ mimo rozsah naSich pivodnich odhadt (Z92)), musime se pochopitelné vratit k bodu 3.

(v?asovjf krok. Pokud pocitdme vyvoj hvézdy, tj. Casovou posloupnost stacionarnich modeli, zvolime jesté
Casovy krok At mezi dvéma modely a ve vSech slupkach spo¢teme nové chemické slozeni podle vztahu

Yi(t+ At =Yi(t) + > aueilps, Ty, X;. Y5, Z;) At (301)
pfi¢emz v konvektivnich zéndch poté provedeme stitedovani podle vztahu (Z33).

6.2 Meze linearizace

Je pou¢né ucinit si predstavu o tom, jak zdarné lze linearizaci diferencidlnich vztahii vést do extrému.
Vezméme si pro piiklad rovnici hydrostatické rovnovéahy ve tvaru

dP _ GMgp
dR R2

(302)

Jestlize budeme derivaci na levé strané nahrazovat diferenci mezi centrem a povrchem (rozdélime hvézdu
na pouhé dvé slupky), dostdvame

P.—0 GMp 1GM, M,
= — stifedni — — & ) 303
0-— R* ( R? )stfedni Patred 2 Rz %ﬂ-Ri ( )
s pfihlédnutim k tomu, Ze pro gravitacni zrychleni v centru plati
. G M R . 47T
=i TR TAm G ORe=0 .
Po tpravé dostdvdme nésledujici odhad centrdlniho tlaku ve hvézdé
3G M?
P.= = 305
8mRA (305)

Dosadime-li pozorované hodnoty M, a R, pro Slunce, dostivame tlak asi 1,34 - 10% [CGS], zatimco
z presného modelu Slunce vychézi hodnota 2,269 - 10'7 [CGS]. To je dosti velky rozdil. V tabulce [ je
srovnani modelu a odhadu pro nékolik hmotnosti hvézdy. Je ale zajimavé, ze vztah mezi logaritmem tlaku
spoctenym a odhadnutym je skoro dokonale linedrni. Vidime, Ze odhad vede k poklesu centrdlniho tlaku
s rostouct hmotnosti hvézdy, ve shod¢€ s tim, co davaji redlné modely. Sportovné feceno: jakysi odhad toho,
Ze tlak v nitru je hodné vysoky, pomoci i tak hrubé linearizace dostdvdme, a dokonce miZzeme spravné
kvalitativné odhadnout, jak se méni v zavislosti na hmotnosti hvézdy.
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Tabulka 3: Srovnani spocteného centrdlniho tlaku s odhadem

Hmota hvézdy 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
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7 Vyvoj osamocené hvézdy

Podle soucasnych predstav vznikaji hvézdy gravitacnim kolapsem z ndhodného zhusténi chladné me-
zihvézdné latky v obfich molekulovych mra¢nech. Tyto procesy jsou dnes predmétem intenzivniho vyzkumu,
a to i v souvislosti s rozvojem pozorovacich technik, které pfima pozorovani chladné hmoty dovoluji. Je
stavby hvézd predpokladali.

Priblizna podminka pro hmotnost M/ mra¢na, aby se samovolné smrStovalo, je

kT )3/2 1

—. (3006)
\/ﬁ
Nazyvame jej Jeansovo kritérium. Vznikajici protohvézdy prochazeji stadiem, kdy se v celém télese ustavi
konvektivni rovnovéha, takZe se chemické sloZeni hvézdy homogenizuje. S rostouci hustotou roste i opacita
ateplota v nitru, aZ se v nitru zaZzehnou prvni nukledrni reakce, nejprve energeticky malo vyznamna slucovdni
lithia, berylia a boru, ale nakonec primarni slu¢ovani vodiku na helium. Uvoliilovana jaderna energie je zC4sti
vyzafena, zC4sti je pohlcena; to vede k ristu centrdlni teploty, hustoty a tlaku. ProtoZze nukledrni produkce
energie je funkci vysoké mocniny teploty a je pfimo imérna hustoté, vede rozdil podminek od mista k mistu
1 k ustaveni potfebného gradientu tlaku a k dosaZeni stavu hydrostatické rovnovéhy.

OkamZzik ustaveni hydrostatické rovnovahy byva obvykle ztotozilovan s polohou hvézdy v HR diagramu
na hlavni posloupnosti nulového véku. Poloha hvézdy je jednoznacné déna jeji hmotnosti M, a poc¢atecnim
chemickym slozenim XY, Z.

M > Mj ~ konst. (
Gumy

7.1 Tlustrativni priklad: vyvoj hvézdy o hmotnosti 4 M

PopiSme si jako ilustrativni priklad vyvoj hvézdy s hmotnosti M, = 4 M a s pocatecnim chemickym
sloZenim odpovidajicim mladym hvézdam v Galaxii, X = 0,602 a Z = 0,044 (z toho X = 0,014):

0. ¢ast = 0, bod 1 na obr. dosazeni hydrostatické rovnovdahy, CNO cyklus, konvektivni zona
v centru: U této hvézdy hraje jiz rozhodujici roli CNO cyklus jaderné premény. V centru hvézdy
a jeho okoli se jiZ pfi dosazeni hydrostatické rovnovahy vytvofi konvektivni zona, ktera zahrnuje 18 %
celkové hmotnosti hvézdy.

la. pokles X. — pokles k — pokles V,,q — zmensovdni konvektivni zony: Primarni pfi¢inou vyvoje
hvézdy je jaderné slu¢ovani vodiku. Diky nému postupné v centrédlnich ¢astech ubyva vodiku a pribyva
helia. Na produkci nukledrni energie to ma dlouho jen maly vliv diky G¢innému promichdvani
v konvektivni z6n&, které do centra hvézdy piinasi stile novy materidl bohaty na vodik. Ubytek
vodiku ma vSak za nésledek pokles opacity, kterd pro dané hustoty a teploty klesd s klesajicim
obsahem vodiku. Pokles opacity znamena piirozené podle rovnice (Z42) i pokles V.4 a v disledku
toho se tedy postupné zmensuje hmotnost konvektivniho jadra. ZmenSujici se konvektivni jidro za
sebou tak nechédva v jisté oblasti hvézdy z6nu plynule se méniciho chemického sloZeni, s klesajicim
obsahem vodiku smérem k centru.
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Obrazek 23: H-R diagram pro vyvoj osamocené hvézdy s hmotnosti 4 M. Hlavni posloupnost nulového staii (ZAMS) je
vyznacena ¢arkované. Model za¢ind v bod¢€ 1 (v okamzZiku ¢t = 0); pocatecni chemické sloZeni je X = 0,602, Z = 0,044,
Xcn = 0,014, Bod 2 (t = 63 Myr): za¢ind rlst centréln{ tlak. 3) ¢ = 84,4 Myr: konec poklesu efektivn{ teploty, hvézda
opousti hlavni posloupnost. 4) ¢ = 86,1 Myr: prvni maximum poloméru, hvézda za¢ina kontrahovat. 5) ¢ = 88,5 Myr:
rychly konec termonukledrnich reakci v jadru z divodu vycerpani vodiku. 6) ¢t = 88,59 Myr: vytvoreni obalky, ve které
hoi{ vodik, opétovné roste polomér hvézdy. 7) ¢ = 88,62 Myr: rychly pokles obsahu vodiku v centru vede ke zmizen{
vnitinf konvektivni zény. 8) t = 90,5 Myr: vodik je v centru hvézdy zcela vycerpan, jadro se zmensuje a zahiiva, zatimco
obdlka se rozpind a ochlazuje. 9) ¢ = 93,5 Myr: hvézda dosahuje maximdln{ luminozitu. Vyvoj hvézdy by pokracoval
déle zapdlenim héliovych reakci, ale vypocet konci v tomto bodé. Pfevzato z Harmanec (1970).

30

20 log Q.

Obrazek 24: Zavislost centrdlni hustoty p. a centraln{ teploty 7t pro vyvoj hvézdy s hmotnosti 4 M. Oznaceni bodu je
stejné jako na obr. 23 Pfevzato z Harmanec (1970).
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" M=4Mg, Z=003 (EZ) ——
M=4 Mg, Z=0.044 (Harmanec 1970) ———
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Obrazek 25: Horni panel: Hertzsprungiv—Russelltv diagram zachycujici vyvoj hvézdy o hmotnosti 4 M), s chemickym
slozenim X = 0,67, Z = 0,03 (tyto hodnoty se mirné li§{ od obr.23t vyvoj tak probihd na jiné ¢asové $kle, ale kvalitativng
je velmi podobny). Bod 0 (t = 0) znadf dosaZeni hlavni posloupnosti nulového stéfi; bod 1 (¢ = 159,8 Myr) opuSténi
hlavni posloupnosti; bod 2 (¢ = 170,1 Myr) spotfebovani vodiku v jadru (X. = 0), pokles Teg; bod 3 (f = 171,4 Myr)
zazehnuti hélia; bod 4 (t = 177,8 Myr) postupné spotiebovavani hélia, rast L.; bod 5 (¢ = 205,0 Myr) Y, = 0, pokles
centrédlni teploty T¢; bod 6 (t = 207,1 Myr) konec modelu — &asovy krok At < 7qyy dle Z39). Barevné jsou odliSeny
faze nuklearnich pfemén: (i) hofeni vodiku v jadru, (ii) hofeni vodiku ve slupce, (iii) hofen{ helia v jadru, (iv) hofenf helia
ve slupce. TeCkované linie odpovidaji konstantnim polomérim (log L /L = 2log R/ R + 4log Test /T). Dolni panel:
odpovidajici diagram centrdln{ hustota p., centrdlni teplota 7¢. TeCkované linie vyznacuji stupenl degenerace W. Vypocet
programem EZ.
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1b.

pokles X, — rist jp — pokles p i Vp — zmenSeni jddra — zvyseni T — zvyseni e: Jinym dasledkem
nukledrnich pfemén v nitru hvézdy je postupny rist stfedni molekulové hmotnosti ¢astic v konvektivni
z6né, coz vzhledem ke stavové rovnici (3) vede k mirnému poklesu tlaku s ¢asem. Klesa i gradient
tlaku, vnitini ¢asti hvézdy se smrstuji a zahiivaji, coZ ovSem zvétSuje vykon nukledrni produkce
a ve svych dusledcich i rist stfedni hmotnosti Castic.

s~ 2 O

t = 63 Myr, bod 2, ritst T prevdZi riist 1 — p. roste: Po 63 miliénech let prevysi rlst teploty riist
sttedni hmotnosti Castic a centralni tlak se po¢ne zvySovat. Po celou tuto dobu v disledku rdstu
produkce energie roste i celkovy zafivy vykon na povrchu hvézdy.

. rist € — rust L — expanze vnéjsich vrstev — pokles T.g: Vysvétlit divody vyvoje ostatnich po-

vrchovych charakteristik je nesnadné, protoZe se zde kombinuje nékolik vlivi. Vypocet ukazuje, Ze
rostouci tok zafivé energie z centra hvézdy zptsobuje po dlouhou dobu i pozvolnou expanzi vnéjsich
vrstev, spojenou s poklesem teploty v nich. Kles4 i efektivni teplota hvézdy.

. t =84 Myr, X. = 0,04 — riist T.g: AZ po vice nez 84 milidnech let se tento pokles teploty zastavi

a teplota za¢ina znovu rust. ,,Kratce* poté (v ase 86,1 milionti let) dosahne polomér hvézdy lokalniho
maxima a zac¢ind klesat. To ovSem jen urychli rast teploty. Prvotni pfiCina téchto zmén spociva
opét v nitru hvézdy. V té dobé klesl jiZ relativni hmotnostni obsah vodiku v konvektivni z6né pod
X. = 0,04, coz se ukazuje jako kritickd hodnota. Pfitom spotfeba vodiku diky rastu teploty i hustoty
stéle roste.

. X. = 0,0015 — pokles ¢ — pokles T. — smrstovdni hvézdy — rust p, T’ nad He jddrem — zapdleni

H ve slupce — expanze vnéjsich vrstev: V Case 88,5 miliond let klesne obsah vodiku v jadru na
hodnotu X, = 0,0015, coz jiz vede k poklesu vykonu nukledrni produkce a v dasledku toho pak
1 k poklesu centrélni teploty. Pokles produkce je tak prudky, Ze celd hvézda se zacina smrStovat. To ale
vede k rlstu hustoty a teploty v oblastech pozménéného chemického sloZent, které po sobé zanechala
k centru ustupujici konvektivni zéna. V disledku toho vznikne nad jiz téméf heliovym jadrem druhé
energetické maximum nukledrni pfemény vodiku na helium, vodikovd slupka. Intensita tohoto zdroje
zpocatku velmi rychle roste, takze do vrstev blize k povrchu pfichdzi vice zafivé energie, nez kolik
se sta¢i vyzarit, a vnéjsi Casti hvézdy zacinaji velmi rychle expandovat (¢ = 88,589 Myr, bod 6).
Nésledkem toho dochdzi k novému poklesu teploty a zpoc¢étku i zafivého vykonu hvézdy.

. t = 88,618 Myr, bod 7, zdnik konvektivni zony, ustaveni zdrivé rovnovdhy: S poklesem energetické

produkce v centru se zmensSuje Ly a tedy i V,.q, takZe po velmi kratké dobé zanikne centralni
konvektivni zéna. Celd oblast se rychle pfizplsobi stavu zafivé rovnovahy a nastdva kratké obdobi
relativni stability, ve kterém se do znacné miry zastavi expanze hvézdy i smr§tovani jadra. (Gravitacni
energie uvoliiovand v jadru je v té dob€ zhruba o fadd mensi, neZ v obdobi zaniku konvektivni z6ny.)

t = 90,5 Myr, bod 8, X. = 0 — smrsténi jadra (uvolnéni Eg) — riist p., T. — destabilizace slupky
— rust € tamtéZ — expanze obdlky, pokles T.g: Jaderné reakce v centru brzo spotiebuji i zbyvajici
zasobu vodiku, takZe dochazi k novému prudkému smr$tovani jadra spojenému s riistem tlaku, hustoty,
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convection zones M/Mg
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with burn zones M/Mg

LA L L L N L LI B I |
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Blue = over 1 erg/g/s Age (Myrs) Red = over 1000 erg/g/s

Obrazek 26: Zmeény vnitini struktury hvézdy o hmotnosti 4 M, po opusténi hlavni posloupnosti (do té€ doby je struktura
téméf neménnd, pouze se zmensuje jadernd konvektivni zéna). Dolni panel: z6ny nukledrnich pfemén, kde je mérny vykon
€ > 1000erg/s/g (Cervené) nebo € > 1 erg/s/g (modie). Horni panel: konvektivni zony (svétle modfe). V Case 171 Myr
je patrny zdnik konvektivni zény v centru a poté vznik zény povrchové, kterd zasahuje az do oblasti, kde probihaly

nukledrni pfemény. Po zaZehnuti héliovych reakei v centru (v ¢ase 172 Myr) se vytvai{ druhd vnitfn{ konvektivni zéna.
Vypocet programem EZ.

uvolfiovani gravitacni energie a tedy i riistu centralni teploty. Rust teploty a hustoty narusi i relativné
stabilizovanou vodikovou slupku, ve které nastava novy rychly rast produkce nuklearni energie. To
vede k nové expanzi a ochlazovani obalu hvézdy. Pokles teploty je rychlejsi nez pokles hustoty,
opacitni koeficient roste, a po urcitém Case vede i k postupnému poklesu zarivého vykonu hvézdy

(t = 93,5 Myr, bod 9).

8. zuZovdni slupky a posouvadni k povrchu (kde je mensi p,’I') — pokles € — pokles L,: Vodikova slupka
se neustdle zuzuje a posouvd 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 klesa

a sniZuje se tim padem i zafivy vykon celé hvézdy.

9. pokles T'v podfotosférickych vrstvach — pokles ionizace — zvyseni k — vznik podpovrchové konvek-
tivni zony, nad zonou pokles r: Pokracujici pokles teploty vyvola pokles ionizace v podfotosférickych
vrstvach, coz vede ke vzniku vnéjsi konvektivni zony. V tenké vrstvé nad touto konvektivni zénou

navic poklesne opacita, ¢imz je pienos energie smérem k povrchu usnadnén.
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10.

11.

12.

13.

14.

15.

rozSirovdni konvektivni zony k centru — ruist L, podpovrchové vrstvy rozhodujici: Konvektivni z6na
ktera se postupné rozSifuje smérem k centru hvézdy. Je tieba si pfipomenout, Ze zatimco v oblastech
se zafivym prenosem energie dochdzi k expanzi z&asti na tkor pohlcovaného zérfeni, v oblastech
konvekce probihd expanze prakticky adiabaticky, tedy pouze na tkor vnitini energie. Vysledkem
je, ze zativy vykon hvézdy znovu roste a tento rust probihd tak rychle, jak rychle se dolni hranice
konvektivni zony piiblizuje k okraji hofici vodikové slupky.

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

T, ~ 108K — slucovdni He na C — zastaveni smrstovdni jadra — sniZeni € ve slupce (pfeména
H na He stdle nejvydatnéjsi) — po zaZehnuti 2. zdroje L, klesne: Zativy vykon hvézdy roste do té
doby, neZ teplota v blizkosti centra hvézdy dosahne hodnoty 108 K. Poté zapoc¢ne v centru hvézdy
jaderné sluCovani helia na uhlik. V centru se opakuje podobnd situace jako pfi zapaleni vodiku
b&hem kontrakce hvézdy k hlavni posloupnosti nulového véku. Smrstovani jadra se zastavi a v jadru
se ustavi stabilni stav, postupné se ovSem vytvoii konvektivni zéna, kterd pti svém zvétSovani vede
k diskontinuité chemického sloZeni na vné€j$im okraji zony. Hlavnim diisledkem vsak je, Ze zastavenim
kontrakce jadra se zhorS$i podminky pro slu¢ovani vodiku na helium ve vodikové slupce, kterd je
1 nadéle nejvydatnéjsim energetickym zdrojem hvézdy. A€ se to zda ponékud kuridzni, zafivy vykon
hvézdy po zaZehnuti dalSiho zdroje nuklearni energie proto zacind klesat a jeji polomér se zmenSuje.

stabilni hofeni He na C (méné vydatné), trvajici 10 aZ 20 % pobytu na hlavni posloupnosti: Vzhledem
k nizsi energetické vydatnosti sluCovani helia na uhlik (mensimu rozdilu vazebnych energii), trva
relativné stabilni obdobi hoteni helia v jaddru hvézdy mnohem krats$i dobu, nez faze pobytu hvézdy na
hlavni posloupnosti.

hofeni He ve slupce, smrstovdni C jadra — riist T, — rist ege — expanze slupky H — pokles eg —
smrstovdni hvézdy — pokles L, (dvojitd vazba): Po vyCerpani helia v jadru dojde opét analogicky
k hoteni helia v heliové slupce. Nyni v§ak dochdzi jiz ke dvojité vazbé: jak se nyni uhlikové jadro
smrituje a zahfiv4, dostavd se heliova slupka do oblasti s vyssi teplotou a hustotou a zvySeny tok
energie z ni vede k expanzi a ochlazovéni oblasti hofeni vodiku ve slupce a tedy ke smrStovéani hvézdy

a poklesu jejiho zarivého vykonu.

ztrdta hmoty hvézdnym vétrem: V téchto fazich vstupuje do hry dalsi faktor, ktery ndmi uvaZované
modely dobfe nepopisuji: inik hmoty ve formé hvézdného vétru. (V nékterych vypoctech se tinik
hmoty bere v potaz formou parametrického popisu na zdkladé empirickych udaji.)

dalst reakce s mensi vydatnosti, pulzace obalu, pohyb podél AGB, odvrZeni obalu: Hvézda v dusledku
dalsich nuklearnich reakci s mensi a mensi energetickou vydatnosti stdle zrychluje sviij vyvoj, coz
vede k tomu, Ze je nakonec tfeba dals$i vyvoj jiz uvazovat dynamicky, s pouzitim pohybové rov-
nice misto rovnice hydrostatické rovnovahy. Dochazi k pulsacim obalu hvézdy, v HR diagramu se
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hvézda pohybuje po velice sloZité trajektorii v blizkosti asymptotické vétve obrii (AGB). Muze dojit
1 k odvrzeni celého vnéjsiho obalu hvézdy.

16. jddro Fe (Co, Ni) — elektronovd degenerace — zastaveni smrstovdni: Vyslednym produktem jader-
nych reakcf je jadro sloZené z prvki skupiny Zeleza, jejichZ atomov4 struktura je velmi stabilni. Jeho
dal$i smrStovani nakonec zastavi elektronovd degenerace centrilnich Casti hvézdy.

17. postupné spotiebovdni paliva ve slupkdch — smrsténi hvézdy — pomalé chladnuti: Pokud nedojde
k odvrzeni obalu v disledku dynamickych nestabilit, spotiebuje se po zastaveni kontrakce jadra
v diisledku elektronové degenerace zbytek nukledrniho paliva v hoficich slupkach a celd hvézda se
zacne smrstovat a skonci jako vice ¢i méné kompaktni objekt v blizkosti hlavni posloupnosti Cisté
heliovych hvézd.

N 24

Pozdni stddia vyvoje (15.—16.) vyZaduji mnohem sloZit€j$i modely a jsou v soucasnosti pfedmétem
intenzivniho vyzkumu.

7.2 Odlisnosti hvézdného vyvoje v zavislosti na hmotnosti hvézdy

Pocatecni hmotnost hvézdy je pro cely jeji vyvoj zcela urcujici. Jiz z toho, co dosud vime, je ziejmé, Ze
hvézdy s vyssi hmotnosti budou diky vétsi vlastni gravitaci schopny dosahovat pii pocatecni kontrakci
vys$Sich centrdlnich teplot (a zaroven nizSich hustot). Vzhledem ke strmé zavislosti energetické vytéznosti
jadernych reakci na teploté 1ze proto ocekavat, Ze nuklearni vyvoj i ostatni faze vyvoje hvézdy se budou
s rostouci hmotnosti zkracovat. To vypocty skutecné potvrzuji. PopiSme si nyni podrobnéji, jak se lis{
vyvoj hvézd v zavislosti na jejich po¢ate¢ni hmotnosti (viz také tab. Bl obr. 28| 29 B0).

Je-li hmotnost protohvézdy mensi nez asi 0,075 M, nestaci jeji vlastni pfitazlivost k tomu, aby v jejim
jadru doslo k fadnému zapaleni vodikové syntézy. Hrouceni jadra proto pokracuje, hvézda chabé zaii na ikor
zmén potencidlni energie a nakonec je smrStovani jadra zastaveno jeho narlstajici elektronovou degeneraci.
Hvézdam v tomto stavu se zacalo fikat hnédi trpaslici a nékolik desitek jich je jiz pozorovano. Od obftich
planet se hnédi trpaslici odliSuji tim, Ze v nich docasné probihalo slucovéni deuteria nebo lithia, které
zvySovalo luminozitu v prvnich miliénech let (obr. D:ZI)@

U hvézd, jejichZ hmotnost nepfevySuje hmotnost Slunce, probihd jaderné slu¢ovani vodiku na helium
téméf vyluéné formou proton-protonového cyklu, jehoZ energetickda zavislost na teploté je méné strma.
V disledku toho v takovych hvézdich zaujimé oblast nukledrniho slucovani relativné vét$i objem nez
u hv€zd hmotné&jsich. Kromé toho se u nich viibec nevytvoii centralni konvektivni zéna (obr. BTl) a nedochazi
k Zddnému vyraznému pirechodu mezi hofenim vodiku v jadru a ve vodikové slupce. Dlouhé obdobi klidného
vyvoje tak zahrnuje i dobu hoteni vodiku ve slupce. (Z tohoto pohledu Ize fici, Ze si lidstvo pro svou existenci
nevybralo tak Spatnou centrdlni hvézdu.)

22] nejvétsi planeta sluneéni soustavy, Jupiter o hmotnosti 0,001 M, vysild do okoli asi dvakrit vice zaFivé energie neZ piijima
od Slunce — vysvétlujeme si to jako stdle probihajici kontrakci a uvoliiovani gravitaéni potencidlni energie. Mimochodem se pro
modelovan{ atmosféry a spektra Jupitera pouZivaji stejné metody jako u hnédych trpasliku.
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Tabulka 4: Vyvoj osamocené hvézdy v zdvislosti na jeji poc¢ate¢ni hmotnosti

Hmotnost Stadium hoten{ Stadium hoteni Konec¢né stadium
(My) vodiku helia vyvoje
< 0,075 ne ne hnédy trpaslik
0,075-0,5 ano ne dynamické oscilace
p-p fetézec elektronové degenerace +
0,5-1,0 ano: Zadné konvektivni jadro ano hvézdny vitr
1,0-2,0 | ano: postupné rostouci konvektivni zéna ano !
2,0-10,0 ano: roste podil CNO cyklu ano bily trpaslik
10,0-50,0 ano: CNO dominuje, ano supernova —
semikonvekce, ano neutronova hvézda
> 50 konvektivni prestielovani ano ¢ernd dira?

}Stars

1 }Brown
Dwarfs

}Planels

log,, age(yr)

Obrazek 27: Luminozity v zavislosti na Case pro télesa riznych hmotnosti: planety (M < 0,01 M), hnédé trpasliky (M =
0,015 az 0,07M ) a trpaslici hvézdy (M = 0,08 aZ 0,2 M). Planety zaf{ pouze diky gravitacni kontrakci (odraZené svétlo zde
nepocitame), v nitru hnédych trpaslikii dochazi zpocatku pouze k hofeni deuteria nebo lithia, ve hvézdach se pozdéji zazehne

i vodik. Pfevzato z de Pater a Lissauer (2001).
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Pro hvézdy, jejichz hmotnost je mensi nez asi 0,5 M, navic elektronova degenerace zastavi kontrakci
jejich jadra po vyhoteni vodiku diiv, nez je dosaZena teplota potiebnd ke slucovani helia na uhlik.

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

Pro hvézdy s hmotnosti mezi 0,5 a asi 10 M, mizeme predpokladat, Ze v pozdé€jSich fazich vyvoje ztrati
diky dynamickym oscilacim a vlivem hvézdného vétru své vnéjsi vrstvy a poté, co se v jejich jadru uplatni
elektronové degenerace, konci jako bili trpaslici, horké a velmi husté hvézdy, ,,skrblici* svou zéfivou energii
a velmi zvolna chladnouci.

Konecné u hvézd s hmotnosti vétsi nez asi 10 M, dochdzi béhem hoteni vodiku v jadru k roz§ifovani
konvektivni zony v diisledku zna¢ného tlaku zafeni. ProtoZe v uvazovaném rozsahu teplot a hustot je opacitni
koeficient urovan predevs$im rozptylem na volnych elektronech, pro ktery plati pfiblizny vztah

k=019cm?’g ! (1+X), (307)

roste opacita s rostoucim obsahem vodiku a vrstvy nad konvektivni zénou se tak stavaji vic¢i konvekci
nestabilni. Vytvaii se semikonvektivni zona, tj. oblast, ve které dochdzi pouze k ¢aste¢cnému promichdvani
chemickych elementi tak, aby v kaZzdém misté byla splnéna podminka V,,q = V4. V literatufe se rovnéz
vedou spory o tom, zda nedochdzi k jevu nazyvanému konvektivni prestielovdani (angl. convective over-
shooting). Jde o to, Ze pokud je materidl vztlakem nadlehcovan a unasen konvekei vzhiiru, miize kineticka
energie velkych konvektivnich elementl zptisobit to, Ze se ¢ast materidlu dostane i do mist, kde jiZ podminka
konvektivni rovnovahy spln€na neni. Tim by se velikost oblasti, ve které dochazi k promichdvani materialu,
ponékud zvétsila (viz obr. B2).

Jak ukdzal teoreticky jiz Chandrasekhar (1938), pokud hmotnost jddra sloZeného z prvki skupiny Zeleza
(nikoli celé hvézdy) prekroci 1,4 M, staci jiz jeho vlastni pritazlivost k tomu, aby pfekonala gradient tlaku
vznikly elektronovou degeneraci, dochédzi k dezintegraci atomovych jader pfi interakci

pt+e —n+v (308)

a vznikd neutronové jadro. Kolaps jadra je provdzen prudkym uvolnénim obrovského mnoZstvi gravitaéni
potencidlni energie, kterou z velké Casti odnesou neutrina. Naraz obalu na tvrdou neutronovou hvézdu
a vzniknuvsi rdzova vlna odmrsti cely obal hvézdy rychlostmi, které piekonavaji rychlost tinikovou. Radi-
oaktivni prvky, které vznikly pfi nukleosyntéze za razovou vlnou, pak davaji vzniknout opozdénému zareni
SUpernovy.

V Galaxii extrémné vzicné hvézdy s poc¢atecni hmotnosti nad asi 50 M, by mohly v zavérecnych fazich
vyvoje dosdhnout v jadru tak velkou pfitazlivost, Ze by doslo k uplatnéni relativistickych efekti a vzniku
Cerné diry. Je tfeba ovSem upozornit na to, Zze napt. modelové vypocty Zenevské skupiny (napi. Schaller
a spol. 1992), ve kterych se bere v potaz i inik hmoty ve formé hvézdného vétru, ukazuji, Ze napt. hvézda
s pocatecni hmotnosti 60 M, ztrati jiz béhem faze hofeni vodiku v jadru plnych 12 M.

Vliv pocatecniho obsahu hélia a tézsich prvku. Je ziejmé, Ze vyvoj hvézdy je také funkci pocate¢niho
chemického sloZeni, tedy hodnot X, Y, Z. Na obrdzku [33] vidime HR diagram pro niZ$i hodnotu metalicity

73



+4

B 0407 09 B0 B1 B2B3 BS B3 A0A3AT F1 F8G2 0.8M, *6
e ! 1 ! : ! 1 ll 1 ! 1 ! I' ll 1 1
418 4i7 46 45 44 43 42 41 40 39 38 37 36
log Teff

Obrazek 28: Hertzsprungtiv—Russelldv diagram pro hvézdy 0,8 az 120 M, s obsahem hélia Y = 0,3 a metalicitou Z = 0,02.
Srafované jsou vyznagené oblasti pomalého nuklearniho vyvoje. Pfevzato z Schaller a spol. (1992).
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Obrazek 29: Vyvoj hvézd s pocateénimi hmotnostmi od 0,1 do 100 M, a abundancemi Y = 0,28, Z = 0,02 na Hertzsprungové—
Russellové diagramu. Cervené je vyznacena hvézda 4 M. Hvézdy leh&i neZ Slunce se vyvijeji pomalu, jejich Zivotni doby
na hlavni posloupnosti piesahuji staii vesmiru; nejlehéi hvézda s 0,1 My ji opusti a ochladne az za 4 biliény rokd. Vypocet
programem EZ.
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Obrazek 30: Vyvoj centrdlnich hustot p. a teplot T, pro hvézdy M = 0,1 az 100 My aY = 0,28, Z = 0,02. Pro hvézdy
hmotné&jsi nez 2 M, je zietelné, Ze 1. je rostouci, kdeZto p. klesajici funkci hmotnosti M. U hvézd stfednich hmotnosti vidime
po spotfebovani vodiku v jadfe nejprve rist centrdlni hustoty, zpisobeny smrsténim jadra, a po zapdleni hélia jeji ndhly pokles,

zpusobeny rozepnutim. U hmotnéjsich hvézd je pfechod mezi hofenim vodiku a hélia pozvolny. Te¢kované linie oznacuji stupeni
degenerace ¥ latky. Vypocet programem EZ.
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Obrazek 31: Konvektivni zény v nitrech hvézd riznych hmotnosti (M = 0,1 az 100 Mg, s Y = 0,28, Z = 0,02). Pro danou
pocatecni hmotnost hvézdy M, je barevn€ vyznacena oblast konvektivni zény v proménné Mg, Skdlované hodnotou M.,.. Doln{
panel: situace na hlavni posloupnosti nulového véku. Horni panel: pfi opusténi hlavni posloupnosti (kdyZ je X. malé). Vypocet
programem EZ.
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Obréazek 32: Vliv konvektivniho pfestielovani na vyvoj hvézdy s M = 20 M v H-R diagramu. Parametr pfestfelovani byl
zvolen overshoot_param = 0.12. Vypocet programem EZ.
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Obrazek 33: Vyvojovy H-R diagram jako na obr. ale pro niz8{ hodnotu metalicity Z = 0,001.

Z = 0,001 (a také obsahu hélia). NejndpadnéjSimi rozdily jsou:

1. rtzna poloha hlavni posloupnosti nulového véku (patrné proto, ze Z hraje roli jiz pfi gravitatnim

kolapsu a také uc¢innost CNO cyklu klesa se Z, €ili se v nitru ustavi jind hydrostatickd rovnovéaha);
2. u hvézd s hmotnosti M = 1 az 15 M, se Castéji objevuje pokles Tox (,,klicka® na HR diagramu)
v pozdnich fazich vyvoje.

Zavislost doby hofeni vodiku, pfipadné helia, na hmotnosti a metalicit€ zndzortiuje obrazek B4l Pro lehké
hvézdy plati, Ze mensi Z vede k mensi stfedni molekulové hmotnosti p, vétSimu P, T, p. (dle stavové
rovnice), rychlejSimu prabéhu reakci a kratsi dobé Zivota.

U rézZkych hvézd je tomu jinak: menS$i Z sice stdle znamend vétsi p, ale zaroven je méné ucinny
CNO cyklus, d X /dt pak vychazi pfiblizné stejné pro obé metalicity a rozhoduje predevsim vétsi pocateéni
obsah vodiku X, coz vede na delsi dobu Zivota

ZRozdily nejsou zplisobené hvézdnym vétrem, ktery je sice podstatné Geinn&jsi pfi Z = 0,02, ale presto ma leh&i hvézda

(s vétsim ubytkem M) krats{ Zivotni dobu.
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Obrazek 34: Doby hofeni vodiku, hélia a uhliku v zdvislosti na hmotnosti, pro hvézdy s riznym pocate¢nim chemickym sloZenim.
Podle Schaller a spol. (1992).
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8 Srovnani predpovédi teorie hvézdného vyvoje s pozorovanim

Zkoumejme nyni otazku, nakolik se zjednoduSena teorie stavby a vyvoje hvézd, zaloZena na jednorozmér-
nych modelech, shoduje s tim, co je o stavbé a vyvoji hvézd zndmo z jejich pozorovani.

8.1 Jak ziskavat pozorovaci data?

Je zfejmé, Ze vSechny makroskopické veliCiny, jeZ charakterizuji hvézdy, a které miZeme ze Zemé pozorovat,
se v dusledku hvézdného vyvoje v naprosté vétsiné vyvojovych fazi méni pfili§ pomalu, nez abychom je
mohli béhem lidského Zivota pozorovat. Kvantitativni pozorovaci udaje o jasnostech i teplotich hvézd
existuji (az na nékolik Cestnych vyjimek) pouze za obdobi poslednich asi 100 az 150 let. Nezbyva proto,
nez se pii srovnavani teorie s pozorovanim uchylit ke statistice a k jinym nepfimym metoddm srovnavani
a k hledani dukazi diferencovaného vyvoje v diisledku rtizné poc¢atecni hmotnosti hvézd.

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

8.1.1 Zarivy vykon hvézdy

Velké mnozZstvi hvézd bylo prométfeno v Johnsonové UBV systému ¢i ve Stromgrenoveé uvby. Hvézdné
velikosti méfené ve zluté barvé Stromgrenova systému y jsou pfimo navazany na Johnsonovy hvézdné
velikosti ve Zlutém filtru V' jeho systému. I z dalSich praktickych diivodua se pii srovnavani dat z riiznych
zdroji jevi hvézdna velikost méfend ve Zluté barvé jako nejvhodnéjsi: rozloZeni energie hvézd se v oblasti
Zluté barvy kolem 550 nm méni jen zvolna s vinovou délkou a také extinkéni koeficient nasi atmosféry
je pri pozorovani ve zluté barvé nizsi, neZ v barvé modré ¢i fialové. (Za dobrych pozorovacich podminek
ziidkakdy na kterékoliv pozemské observatofi presahuje hodnotu 0,3-0,4; v dobrych podminkach byva
pouze asi 0,15.) Ze vSech téchto diivodl jsou méfeni ve Zluté barvé zatiZzena nejmensimi chybami a také se
nejsndze prevadéji na standardni systém.

Chceme-li ovSem méfeni jasnosti ve Zluté barvé srovndvat s bolometrickym zafivym vykonem mo-
delu L., musime provést nékolik kroki. Nejprve musime méienou zddnlivou hvézdnou velikost V' prepocitat
na velikost absolutni M, jakou by hvézda méla ve vzdalenosti 10 pc od nés. (1 pc = 3,085678 - 101 m je
vzdélenost, ze které je vidét stfedni polomér zemské drahy okolo Slunce, astronomicka jednotka, pod thlem
1/0.) Protoze tok zéaieni v prazdném prostoru ubyva se ¢tvercem vzdalenosti d, je zfejmé podle Pogsonovy
rovnice

L/(10pc)

My -V =—25log L@

=5 — 5log[d]pe - (309)

Vlivem mezihvézdné hmoty dochézi vSak na velkych vzdélenostech k pohlcovani svétla hvézdy, coz se
obvykle popisuje absorpénim koeficientem ve Zluté barvé Ay. Po proméfeni fady hvézd, u nichz bylo
mozno ziskat urCitou predstavu o jejich vzdédlenosti od nds, bylo zjisténo, Ze absorpci ve zluté barvé lze
dobfte popsat pomoci vztahu

Ay =3M2E(B-V), (310)
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kde veli¢ina E(B — V') oznacuje zEervenani barevného indexu (B — V). To se dd z méfeni v Johnsonové
¢1 Stromgrenové systému obvykle dobre urcit. Z¢ervenani lze také urcit podle velikosti charakteristického
zavIlnéni v priibéhu spojitého spektra v dalekém ultrafialovém oboru kolem 250 nm, jehoZ velikost je imérna
velikosti z&ervenani F(B — V).

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

VWw=V—-Ay. (311)

Pro absolutni hvézdnou velikost ve zZluté barvé, zvanou obvykle velikost visudlni, tak dostdvame jednoduchy
pracovni vztah

My =Vy +5—5log[d]pe = Vo + 5 + 51og[m]arcsec - (312)

Vztah 312) muzeme pfirozené pouZzit jen tehdy, zndme-li vzdalenost hvézdy od nés. Pro hvézdy do
vzdalenosti asi 100 pc bylo moZno vzdélenosti jiz od dob astronomického vyuZiti fotografickych emulzi
urcovat trigonometrickou metodou. V nedavné dobé se diky mimotradné uspésné druzici Evropské kosmické
agentury Hipparcos, kterd méfila velmi pesné paralaxy a téZ jasnosti hvézd v obdobi let 1989-1994, podaftilo
tuto hranici prakticky o jeden fad zvétsit. Kromé toho 1ze méfeni jasnosti této druzice pofizovand ve velmi
Sirokopasmovém filtru a oznaCovand jako H,, v mnoha piipadech velmi pfesné pfevést na Johnsonovu
hvézdnou velikost ve Zluté barvé pomoci vztahu, ktery publikoval Harmanec (1998).

Jinou mozZnosti, i kdyZ podstatné méné presnou, je odhadnout zafivy vykon (a vzdélenost) podle vzhledu
spektra hvézdy. Tato metoda spektroskopické paralaxy byla navrzena Adamsem a Kohlschiitterem (1914).

Rozdil mezi bolometrickou a visualni absolutni hvézdnou velikosti se nazyva bolometrickd korekce BC.
Bolometrické korekce byly empiricky ureny na zakladé méfeni dhlovych priméri hvézd pomoci inten-
zitniho interferometru, méfent jejich rozloZeni energie a s pouZzitim modeld atmosfér pro odhad pfispévku
z kratkovlnné ¢asti spektra. Souhrnné jsou jako funkce efektivni teploty tabelovany v praci Code a spol.
(1976) nebo v zavislosti na spektrdlnim typu hvézd v prici Popper (1980). Jejich pfictenim k absolutni
visudlni velikosti ze vztahu (B12) dostivame potiebnou absolutni velikost bolometrickou

Mypoy = My + BC'. (313)

Tuto bolometrickou hvézdnou velikost miiZeme jiz piimo porovnat s bolometrickou hvézdnou velikosti
spoctenou ze zafivého toku hvézdy, udaného v jednotkach zafivého toku Slunce, ktery byva obvykle
v pracech s modely hvézdnych niter tabelovan:

L . (314)

Myl — Mypo, = —2,5log 7
©

Protoze novéjsi studie ukazuji, Ze zarivy vykon Slunce se ponékud méni béhem jedenactiletého slunecniho
cyklu, a protoZe hodnota sama zdvisi na soucasné presnosti naSich méteni, vyskytuji se v literatuie pro zarivy
vykon Slunce mirn€ odlisné tdaje. To je ovSem nepiijemnost, kterd do naSich srovnani vnasi zbyte¢nou

81



nepiesnost navic. Proto Mezinarodni astronomicka unie prijala na svém 23. valném shromézdéni r. 1997
resoluct, kterd stanovi, Ze nadale jiz nebude bolometricky zafivy vykon hvézd kalibrovén zafivym vykonem
Slunce, ale Ze jeho nulovy bod bude pevné stanoven, konkrétné

Ly = 3,055-10%W  pro (315)
My 0,700 (316)

To jinymi slovy znamend, Ze bolometrickd hvézdna velikost nenf jiz definovéna pouze relativné, ale abso-
lutn€. Snadno zjistime, Ze pro zafivy vykon ve wattech plyne z pravé uvedené definice vztah

Myor = —2,51og[L]w + 71,%2125. (317)
Je snadné si ovérit, Ze to dobie odpovida Casto piijimanym nasledujicim stiednim hodnotdm pro Slunce

Mg, = +4175, (318)
Lo = 3846-10°W. (319)

8.1.2 Efektivni teplota hvézdy

Efektivni teplotu hvézdy lze odhadnout piimo z jejiho spektralniho typu. Existuji rizné $kély efektivnich
teplot od riznych autort, jako dobrou lze doporucit napf. Skdlu publikovanou v praci Popper (1980).
Idedlni ovSem je pouzit k urceni efektivni teploty spoctené detailni modely hvézdnych atmosfér a srovnavat
pozorované a spoctené profily fady spektrdlnich ¢ar, aZ nalezneme model, jehoZ spoctené Cary nejlépe
popisuji spektrum pozorované.

8.1.3 Hmotnosti a poloméry hvézd

Pro fadu oddélenych zakrytovych dvojhvézd, jejichz vyvoj nebyl dosud ovlivnén piimou interakci mezi
sloZzkami, se podarilo ze spektroskopie a fotometrie urcit vSechny jejich zdkladni vlastnosti: hmotnosti M,
poloméry R, efektivni teploty 7.4 a zafivé vykony L obou sloZek.

Poloméry hvézd lze rovnéz ziskat z kombinace interferometrickych pozorovdni, ze kterych ziskdme
uhlové rozméry, a ze spolehlivé uréené vzdalenosti. Tu lze pro blizsi hvézdy ziskdvat pfimym trigono-
metrickym méfenim, jak uz o tom byla fe¢ vySe, nebo Ize studovat hvézdy z hvézdokup s dobfe ur¢enou
vzdalenosti.

8.1.4 Diagram V versus (B — V') pro hvézdokupy

ProtoZe i hvézdokupy, patiici do nasi Galaxie, jsou od nas vzdaleny nejméné desitky parsekili, mizeme vzhle-
dem k jejich daleko mensim vlastnim rozmérim piedpokladat, Ze vSechny jejich ¢leny vidime prakticky
ve stejné vzdalenosti od nds. Toto poznani se stalo zakladem pro jeden z nejlepsich testl teorie hvézdného
vyvoje. Pro danou hvézdokupu totiZ staci provést méfeni jasnosti jejich ¢lend v néjakém standardnim foto-
metrickém systému a poté zkonstruovat diagram barevny index versus zdanliva visudlni hvézdna velikost.
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Obrdzek 35: Hertzsprugiv—Russeltiv diagram (B — V, My ), zkonstruovany na zdkladé méfeni druZice Hipparcos. Hipparcos
zméfil pfesné paralaxy a U BV fotometrii pro pfiblizné 17000 hvézd. Barevna Skdla znizoriiuje pocet hvézd v jedné buiice.
Prevzatozhttp://www.rssd.esa.int/index.php?project=HIPPARCOS&page=HR_dial

Takovy diagram je v zdsad€ jen jinym provedenim HR diagramu. Pfikladné pro Johnsonliv U BV systém
existuje velmi dobrd kalibrace mezi indexem (B — V') a mezi spektrdlnim typem ¢i efektivni teplotou
hvézdy. Protoze vSechny hvézdy kupy jsou zhruba stejné daleko, popisuji zdanlivé jasnosti hvézd zcela
spravné jejich vzdjemné jasnosti.

8.2 Vysvétleni hlavnich rysu Hertzsprungova—Russellova diagramu

Zcela zasadnim tspéchem teorie hvézdného vyvoje je to, ze dokdZe velmi dobfe vysvétlit nerovnomérné
rozloZeni hvézd v HR diagramu (obr. B3l) Konkrétné hlavni posloupnost v HR diagramu se ukdzala byt
identickd s mnozinou bodu (log T%g, My.1), které definuji modely hvézd o riznych poc¢atecnich hmotnostech
pro faze klidného slucovani vodiku na helium v jejich jadrech. Teorie pfedpovida, Ze tyto faze vyvoje trvaji
nejdéle, a proto mame statisticky nejvétsi Sanci prave v nich hvézdy pozorovat. Navic se velmi uspokojiveé
shoduji pfedpovézend a pozorovana poloha hlavni posloupnosti.
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8.3 Projevy vyvoje ve hvézdokupach

Historicky prvnim velkym tspéchem teorie hvézdného vyvoje byl souhlas pfedpovédi s pozorovanimi
nékolika hvézdokup, ktery publikoval Sandage (1957). Jak jsme podrobné probrali, vyvijeji se hvézdy tim
rychleji, ¢im je jejich pocatecni hmotnost vétsi. Mimo to miiZeme pokladat za velice pravdépodobné, Ze
vSechny hvézdy dané hvézdokupy vznikly soucasné, a také ze stejného materidlu. Kazd4 hvézdokupa je
tedy jako celek néjak stard a d4 se cekat, ze ¢im je starSi, tim méné hmotné hvézdy k ni patiici stacily jiz
spotfebovat ve svych jadrech zasobu vodiku a opustit hlavni posloupnost. Sandage poskladal v HR diagramu
pozorovani hvézd z 11 hvézdokup se zndmymi absolutnimi visudlnimi hvézdnymi velikostmi a ukazalo se,
Ze v dolni ¢asti hlavni posloupnosti se pozorovani ze vSech hvézdokup dobie shodovala, zatimco v horni
Casti se jednotlivé hvézdokupy liSily podle svého stafi (obr. Ba).

Toto zdsadni zjiSténi je dnes pouZivano jiz ne k dlikazu spravnosti teorie hvézdného vyvoje, ale naopak
k urcovani stafi hvézdokup a jejich vzdalenosti od nés. Pfi detailnich studiich se postupuje tak, Ze se nejprve
pomoci spektroskopickych pozorovani fady ¢lentt kupy uréi jeji chemické slozeni, konkrétné obsah 7
tézkych prvki a helia Y a poté se srovnava jeji pozorovany HR diagram s predpovédi modelovych vypocti
pro dané chemické sloZeni. Z bodu, kde se pozorovand sekvekce hvézd kupy v HR diagramu za¢ina vzdalovat
od hlavni posloupnosti, 1ze velmi piesné odhadovat vyvojovy veék kupy. Naopak konstanta, kterou by bylo
tfeba odecist od pozorovanych zdanlivych visudlnich hvézdnych velikosti, opravenych o mezihvézdnou
absorpci, aby se hvézdy hlavni posloupnosti v pozorovaném a modelovém HR diagramu piekryvaly, se
obvykle nazyva modul vzddlenosti Vo — My, a podle @B12) jej ziejmé lze vyjadFit jako

Vo — My = 5log[d]pe — 5. (320)

Z né&j mizeme ihned spocitat vzdalenost d hvézdokupy od nas.

Je tfeba se zminit, Ze poté, co byla zpracovana méfeni vzdalenosti z jiz zminované druzice Hipparcos,
ukézalo se, Ze pro vétSinu dobie pozorovanych galaktickych hvézdokup se fotometricky a trigonometricky
ur¢ené vzdalenosti velmi dobfe shoduji, ale v nékolika pfipadech existuje dosud ne zcela uspokojivé
vysvétleny rozdil B4

24Konkrétné pro velmi znamou hvézdokupu Plejady (M45) je podle Pinsonneaulta a spol. (1998) fotometricky uréend vzdalenost
(s pouZzitim modeld hvézdného vyvoje) asi 130 pc, zatimco méfeni druZice Hipparcos vedou na vzdélenost (116 + 3) pc. Tito
autofi vyslovili domnénku, Ze méfeni druZice Hipparcos mohou byt na nékterych ¢astech oblohy zatiZena systematickou chybou.
Na obranu spolehlivosti méfeni druzice Hipparcos vSak velmi presvédCivé vystoupili Robichon a spol. (1999), ktefi ukazali,
7Ze fotometrickd vzdalenost Plejad se podle ur€eni riiznych autori pohybuje v rozmezi 124 — 132 pc a z vlastn{ analyzy ur¢ili
vzddalenost Plejad z druZicovych méfeni na 115 — 121 pc. Nezdvisle vyloudil existenci systematickych chyb v méfeni druZice
Hipparcos van Leeuwen (1999), ktery z nich urcil vzdédlenost Plejad v rozpéti 115 — 122 pc. Nicméné Narayanan a Gould
(1999) publikovali kritickou studii, ve které dokazovali, Ze druZici Hipparcos méfené paralaxy Plejad a Hyad jsou prostorové
korelovédny na dhlovych vzdalenostech asi 2°-3° s amplitudami aZ 07002. Za pfedpokladu, Ze se vSechny hvézdy naleZejici do
Plejad pohybuji se stejnou prostorovou rychlosti poté odvodili jejich individudln{ paralaxy z vlastnich pohyb(, rovnéZ méfenych
druZici Hipparcos a z nich ziskali vzddlenost Plejad 131+ 11 pc, tedy hodnotu shodujici se s klasickymi odhady. Li a Junliang
(1999) nez4visle statisticky vyhodnili prostorovy pohyb hvézd z Plejad a ur¢ili vzddlenost 135,56+ 0,72 pc.

Pribéh ale pokracoval. Munari a kol. (2004) publikovali studii prvni objevené zdkrytové dvojhvézdy v Plejadach V1229 Tau
= HD 23642 a urc¢ili jeji vzdalenost na 132+ 2 pc, ve vyborné shodé s fotometricky uréenou vzdélenosti Plejad a v rozporu se
vzdalenosti uréenou druZici Hipparcos. Dalsi studii zakrytové dvojhvézdy V1229 Tau publikovali Southworth a kol. (2005). Nové
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Obrézek 36: Hertzsprungtiv—Russeliv diagram pro vybrané hvézdokupy. Pfevzato z prace Sandage (1957).

8.4 Projevy vyvoje ve dvojhvézdach

Pokud se podaii pro nékterou zakrytovou dvojhvézdu s dobrou prfesnosti urcit jeji zdkladni fyzikalni
vlastnosti, miiZzeme se opét pokusit o srovnani s vyvojovymi modely spoctenymi pro pozorované hmotnosti
obou slozek. Harmanec (1988) kriticky shromdZzdil uréeni hmot a poloméri hvézd hlavni posloupnosti
a odvodil stiedni zavislost t&€chto velic¢in na efektivni teploté hvézdy (obr. B7). Jeho empirickou kalibraci
1ze porovnat se spoctenou siti modelti Schallera a spol. (1992). Toto srovnani ukazuje velmi dobrou shodu
v celém rozsahu hmotnosti, pro néZ byly modely spoéteny (obr. BS)).

Andersen (1991) provadél detailni srovnani vyvojovych modell s konkrétnimi dvojhvézdami. Ve vétSiné
ptipadi nalezl velmi dobrou shodu, t.j. v mezich pfesnosti stejny vyvojovy vék obou sloZek a dobrou shodu
vypoétené a pozorované polohy v riznych diagramech (obr. B9). Pro nékteré systémy se vSak shodu nalézt
nepodafilo pro Zadné rozumné chemické slozeni.

analyzovali fotometrii ziskanou Munarim a kol. a zaméfili se na analyzu chyb. Ur¢ili vzdédlenost dvojhvézdy nékolika metodami
konsistentné na 139+ 1 pc. To se ovSem li§i od dfivejSich fotometrickych uréeni vzdédlenosti Plejdd skoro stejné, jako se tato
urceni lis{ od vzdélenosti métené druZici Hipparcos. Jesté jednu detailni studii V1229 Tau publikovali Groenewegen a kol. (2007),
ktefi dospéli ke vzdalenosti 138,04 1,5 pc. Pan a kol. (2004) pouzili velky interferometr na Palomaru a rozlisili prostorovou
drahu spektroskopické dvojhvézdy Atlas = HD 23850, kterd ma obéZnou periodu asi 291 dni. Dosli k zévéru, Ze tato dvojhvézda
je od nds vzdélena vice neZ 127 pc, pfic¢emzZ nejpravdépodobnéjsi vzdalenost stanovili na 133 — 137 pc. Zwahlen a kol. (2004)
poté ziskali i pfesnou spektroskopickou drdhu obou sloZek této dvojhvézdy. Vzhledem k tomu, Ze z analyzy astrometrické drdhy
lze ziskat tihlovy rozmér velké poloosy obéZzné drahy a sklon obéZné roviny, zatimco ze spekroskopie lze urcit rozmér poloosy
drahy v absolutnich jednotkdch ndsobeny sinem sklonu ob&zné dréhy, vede kombinace obou drdhovych feseni na skoro Cisté
geometrické ur€eni vzdalenosti dvojhvézdy. Zwahlen a kol. timto zpusobem stanovili vzdélenost Plejad na 132+ 4 pc.
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Obrazek 37: Parametry (T, Myo1, M, R), uréené méfenim pro slozky dvojhvézd, které posléze umoznily odvodit empirické
zavislosti mezi témito veli¢inami. Pfevzato z prace Harmance (1988).
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Obrézek 38: Porovndni empirické zdvislosti R(Teg), odvozené z pozorovéni oddélenych dvojhvézd (plnd ¢dra), s pozd&jsimi
teoretickymi modely Schallera a spol. (1992). U symbold jsou zapsané hmotnosti hvézd, teCkované ¢ary znazoriuji hlavn{
posloupnost nulového vé€ku (ZAMS) a konec hlavni posloupnosti (TAMS), ¢arkované jsou vyznaceny polohy hvézd pfiblizné
v poloviné pobytu na hlavni posloupnosti. Pfevzato z prace Harmance (2002a).
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Obrézek 39: Vyvoj sloZek dvojhvézdy Al Phe na H-R diagramu (T,g, Mye1), od hlavni posloupnosti nulového véku po dobu
4,56 Gyr, a porovnani s polohami odvozenymi z pozorovani (s ur€itymi chybovymiintervaly). Pfevzato z prace Andersena (1991).
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8.5 Zmény chemického slozeni pozorované ve spektrech

Po vétsinu vyvoje hvézdy jsou jakékoliv zmény chemického sloZeni skryté v jadie, kde probihaji nuklearni
pfemény, a na povrchu hvézdy se vibec neprojevuji — tam je chemické sloZeni prakticky stejné jako na
hlavni posloupnosti nulového stafi. Jadro a povrch jsou oddélené zénou zafivé rovnovahy.

V pozdéjsich fazich hvézdného vyvoje vSak obvykle vznikaji povrchové konvektivni zony, které zasahuji
prvkd, nebo sniZeny ). Proudéni tak miiZze syntetizované prvky vynést k povrchu, coz se samoziejmé projevi
v atmosféie hvézdy, a tedy i ve spektru, jako zmény intentzit a profild urcitych spektralnich ¢arl] Takovych
vyneseni se miZe odehrit vicero — jedno az tfi, v zdvislosti na hmotnosti hvézdy (obr. E0).

Konvekce muze z nitra vynést také radioaktivni prvky s kratkymi polocasy rozpadu. Piikladem je nuklid
technecia *'Tc, ktery mé polocas rozpadu t;, = 211000 yr, a jehoZ pfitomnost v atmosféfe se projevi
spektrdlnimi ¢arami na A = 403 az 430 nm. Piikladem miZe byt R Geminorum nebo jiné hvézdy ve fazi
post-AGB (Merril 1952, Lebzelter a Hron 2003). Je dikazem, Ze konvektivni z6na zasahuje hluboko do
nitra, kde jsou podminky umoziujici vznik téchto nestabilnich nuklidi pomalym zachycenim neutront
(s-procesem).

8.6 Test vnitrni struktury hvézd pomoci apsidalniho pohybu

JiZz dlouhou dobu je znamo, Ze nékterych dvojhvézd ve vystfednych drahach Ize vyuzit k mapovani vnitini
struktury jejich sloZzek. Pokud by dvojhvézda ve vystiedné draze sestavala ze dvou hmotnych bodt, bude
jeji potencidl odpovidat Keplerové draze a obéZny pohyb bude elipticky a ve stabilni dréze. Jakmile vSak
hvézdy zaujimaji konecny objem nékteré ekvipotencidlni plochy nebo jakmile se uplatni relativistické
efekty, dochazi k naruSovani eliptického pohybu.

8.6.1 Apsidalni pohyb v Kklasické mechanice

Podrobné modelovani pomoci harmonickych rozvoji gravitaéniho potencidlu vedlo ke zjisténi, Ze rozloZen{
hmoty ve hvézdé vede k postupnému sticeni piimky apsid ve sméru obéZného pohybu, zatimco vystiednost
ob&Zné drahy se neméni. Je-li obéZna perioda dvojhvézdy udéna ve dnech a ¢ = M, /M; oznaCuje hmotovy
pomér, pak pro zménu délky periastra w, ve stupnich za ¢asovou jednotku, v niZ je uddna ob€Zna perioda,
plati v klasické mechanice nésledujici rovnice

Ge = 20 {1507 (e) + (1 a)gle, D]} + kaal15g ™ f(6) + (1 a gle 2] 73} G21)

kde
fle) = (1—¢e*)"(1+3e*/2+¢€"/8), (322)
gle,g) = (1—€*)7%(92;/0%)? (323)

23Spektrum se pochopitelné méni p¥i kazdé zméné teploty a ionizace ve fotosféfe. Zde v§ak musime mit dokonalejsi model
hvézdné atmosféry, ktery prokdze, Ze pozorovand zména je zplisobena pravé zménou chemického sloZeni fotosféry.
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Obrazek 40: Chemické sloZeni v centru a na povrchu hvézdy o hmotnosti 4 M. Po vétSinu nukledrniho vyvoje nejsou zmény
v centru vibec znatelné na povrchu. Az rozsifeni povrchové konvektivni zony smérem k jadru, v ¢ase 171 Myr, zpisobi prvni
vyneseni k povrchu — obohacenf o helium, dusik a ochuzenf o kyslik, uhlik — coz se projevi v atmosféte (a ve spektru). Druhé
vyneseni ndsleduje v ¢ase 206 Myr. Vypodet programem EZ.
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ary a ro oznacuji relativni poloméry primarni a sekundarni slozky, vyjadfené v jednotkach hlavni poloosy
ob&zné drahy A. Cleny s funkci f(e) vznikaji diky slapové deformaci hvézdy, &leny s g(e) souviseji s rotacni
deformact, pfi¢emz (2; oznacuje Ghlovou rota¢ni rychlost j-té hvézdy (j = 1,2) aQx = 27/ P je Keplerova
stfedni tihlové4 obéZna rychlost.

Konstanta vnitini struktury ks je rovna nule pro hmotny bod a dosahuje hodnoty 0,75 pro zcela homogenni
hvézdu. Ze sférickych modeld stavby hvézd, funkce p(r), ji 1ze spoéitat podle vztahu

R

16w 7
ky = PV /p(r)r dr (324)
0

a napt. v pracech Clareta a Giméneze (1992) a novéji Clareta (2004) je tato konstanta tabelovédna pro
rozsdhlou sit’ vyvojovych modell hvézd o riizné hmotnosti.
Je ovSem ziejmé, Ze pozorovany apsidalni pohyb dvojhvézdy je disledkem rozloZeni hmoty uvnitt obou
téles a proto z néj Ize urcit pouze vahovany stied
k k
iy — C1Ko1 + C2ko 2 ’ (325)
1+ ¢
kde ¢; a ¢, predstavujf koeficienty u ko a koo v rovnici (BZI). Pro dvojhvézdu se stejnymi hmotnostmi
sloZek je tedy takovy test nejspolehlivéjsi.

8.6.2 Relativisticky apsidalni pohyb

Relativisticky apsidalni pohyb se fidi nasledujicim vztahem, ktery poprvé odvodili Levi-Civita (1937)
a Robertson (1938):

6 Ml —|—M2
wr = y
2 AP(1—e?)

(326)

kde c je rychlost svétla ve vakuu a rychlost stiCeni periastra je v radidnech za tu jednotku ¢asu, ve které se
méfi obéznd perioda. Vzdalenost slozek A Ize jesté eliminovat s pouzitim 3. Keplerova zdkona a rychlost
stdCeni udat ve stupnich za jednotku Casu. Dostavame tak vztah

(wG)3 ¥/5038848000 (M, + M)’
c? Pi(1—e?)

W, = (327)
Je vidét, Ze relativisticky apsidalni pohyb zavisi na celkové hmotnosti dvojhvézdy. U kompaktnich objekti,
jako jsou bindrni pulsary, nehraje klasicky apsiddlni pohyb w, prakticky Zadnou roli a proto Ize relativisticky
apsidélni pobyb, dany vztahy 326) ¢i (327), vyuzit k piesnému uréeni hmotnosti soustavy.

Napf. u bindrniho pulsaru PSR 1913+16 Cin{ std¢eni pfimky apsid plnych 42 ro¢né. V roce 2003 byl
publikovéan objev binarniho pulsaru s obéZznou periodou 2,4 hodiny, vystfednosti 0,088 a sti¢enim piimky
apsid o 16388 ro¢né (Burgay a kol. 2003). Podle rovnice (327) je tedy celkova hmotnost této soustavy
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2,58 M. Pro tiplnost poznamenejme, Ze ob&zn4 rychlost téles ve drdze ¢inf asi 315 km s, takZe pokud jde
o vlastni drdhovy pohyb, Zddné vyznamné relativistické efekty se neuplatiiuji.

Vyhodné;jsi vyraz pro relativisticky apsidalni pohyb lze ovSem ziskat tak, Ze jeSté nahradime hmotnosti
sloZzek polovi¢nimi amplitudami K, K> kiivek radidlnich rychlosti. NejenZe tim ziskame vztah piimo
pouzitelny na pozorovana data, ale zvySime tim i pfesnost ureni, nebot’ z vyrazu zcela zmizi gravitacni

konstanta G. Dostavame tak

1080° (K + K)?

c? Psin?i

(328)

Wr

8.6.3 Celkovy apsidalni pohyb

U obecné dvojhvézdy je staceni piimky apsid souctem klasického a relativistického staceni a pro pozoro-
vanou rychlost sta€eni w pfirozené plati

W=we+w. (329)

Oznacéime-li symbolem U periodu Uplné rotace piimky apsid, plati

v -390 (330)

w

Chceme-li ovSem zjistit, jak se pozorované staceni pfimky apsid shoduje s hodnotou konstanty vnitini stavby
ko, predpovézenou z klasické mechaniky, musime nejprve spocitat relativisticky piispévek w, z rovnice
B2Y), ten odecist od pozorované hodnoty stiaceni, tedy

We =W — Wy . (331)
a poté spocitat pozorovanou hodnotu konstanty vnitini stavby podle vztahu

P, 1

ky = .
273600 ¢, + ¢y

(332)

Hodnoty k, vypodétené z modell stavby hvézd jsou obvykle fadové 1073 az 102

8.7 Projevy vyvoje za dobu lidské historie

Projevy hvézdného vyvoje mlizeme pozorovat jen v piipadech velmi rychlych vyvojovych stadii. Soudi
se napt., Ze projevem zavéreénych fazi vyvoje hmotnéjSich hvézd jsou vybuchy supernov, které rozmetaji
vétSinu hmoty hvézdy do okolniho prostoru. Tento ndzor potvrdil vybuch supernovy 1987 A ve Velkém
Magellanové mracnu, kdy byl detekovén i slaby tok neutrin. Jinym argumentem je pfitomnost pulzaru
v centru Krabi mlhoviny, ktera vznikla pfi vybuchu supernovy pozorovaném roku 1054.

Podobné se soudi, Ze napf. zndma proménnd hvézda FG Sge s velkou amplitudou zmén, je hvézda

v dynamickém pozdnim stadiu vyvoje (post-AGB star, obr. Al) — viz Jurcsik a Montesinos (1999).
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Obrazek 41: Zmény efektivni teploty a periody pulzaci pro hvézdu FG Sge v obdobi 1950 aZ 1996. Data z Jurcsik a Montesinos
(1999).

Za dikaz hvézdného vyvoje se povazuji i ndlezy bilych trpasliki v centru planetarnich mlhovin.

Nezvykly a originélni pokus o ovéfeni hvézdného vyvoje v redlném cCase ucinil Mayer (1984), ktery
se srovnanim hvézdnych velikosti z katalogu Almagest se sou¢asnymi pozorovanymi jastnostmi veleobra
pokusil statisticky prokazat jejich pozorovatelny vyvoj ve shodé s teorii. Jeho vysledky vsak byly nedavno

Hearnshawem (1999) podrobeny kritice. I k Hearnshawové studii vSak 1ze mit vyhrady a véc tak ziistava
oteviena.
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9 Jednoduché analytické modely a odhady

Nejen z historickych divodi, ale i pro pochopeni nékterych souvislosti a ¢asto pouzivanych vztahi je
uzite¢né se sezndmit s jednoduchymi modely hvézd. Zaéneme pfipomenutim termodynamickych déji.

9.1 Polytropni déj

Polytropni zména je takovd zména stavu, pri které zlstava specifické teplo@ c konstantni, tedy (pro 1g
latky)

4@
a7

Specidlni piipad, kdy ¢ = 0, se nazyva adiabatickym déjem, pfipad, kdy ¢ = cp, se nazyvé déjem isobaric-
kym, pfipad ¢ = cy déjem isochorickym a piipad, kdy ¢ — oo, je d€jem isotermickym.

Nasim cilem je vyuZit konstantniho ¢ k tomu, abychom zjednodusili stavovou rovnici P(p,T") na tvar
P(p). Uvédomme si, Ze rovnice hvézdné stavby se tim podstatné zjednodusi: kdyZ tlak nezavisi na teploté 7',
sta¢i ndm pro popis stavby pouze dvé rovnice — rovnice kontinuity a hydrostatické rovnovahy, ve kterych
vystupuji R(Mg), P(Mg), p(Mg) — nikoli étyfi.

Je ale predpoklad ¢ = konst. v celé hvézdé viibec rozumny? Je jasné, Ze chemické sloZeni musi byt
homogenni a také stupeii ionizace konstatni, jinak by se tepelna kapacita ménila. Navic se vylou¢enim teploty
zbavujeme i produkce energie z nuklearnich reakci a hvézda je tak zcela bez zdroje energie! Kupodivu to

nevadi a ve vétSiné objemu hvézdy mizZeme takové pribliZeni pouzit. Vysledky slozitéjSich numerickych
modeli (obr. B2) to ostatné potvrzuji.

= ¢ = konst. (333)

1.6-10° . . ; . — 0.0014
0 Cp
14107 F 1=f = 1 0.0012
9 |
_ 1210 4 0.001
=) 409 L S \
g 10 4 0.0008 «
° g10® | I
< 8 | 4 0.0006 —
& e10°
4108 I 4 0.0004
2.108 | S |4 0.0002
0 ! ! ! ! \\‘\Ai 0
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1
R [Rsunl

Obrdzek 42: Mérnd tepelnd kapacita cp pii konstantnim tlaku a parametr 1 — 3 = 1 — P,/P = P,/P ve standardnim
modelu Slunce. V oblasti 0,3 a7 0,8 Re, tj. zejména v z6n& zafivé rovnovihy, je cp téméf konstatni. Rddovy nariist kapacity
v podpovrchové vrstve je zpusoben netiplnou ionizaci — pfirtstek tepla d@ se spotiebuje hlavné na zvyseni ionizace, ili pfirdstek
teploty dT" je maly a tepelnd kapacita cp = (dQ/dT) p velkd. Hodnoty parametru 1 — 3 dosahuji fadové 103, &ili tlak zdieni P,
je v celé hvézdé velmi maly v porovndni s celkovym tlakem P.

26167 mérnd tepelnd kapacita, [c] = ergK~1g~!
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Konkrétni pripad stavové rovnice hvézdné latky. Nejprve zkusime zjednodusit stavovou rovnici pro
smés plynu a zéreni

1
P=P,+P = ﬁpT + gaT‘*. (334)
L
Musime v celé hvézdé predpokladat konstantni pomér (3 tlaku plynu k celkovému tlaku
P,
B = ?g = konst. , (335)

coz neni velky ,.hfich*, nebot’u redlnych hvézd mnohdy predstavuje tlak zafeni sotva dvé procenta celkového
tlaku (viz obr. @2)). Teplotu T" pak lze elegantné vyjadfit pomoci 3

1 1R 1 11

P ﬁPg:BﬁpTzl_ﬁPrzl_ﬁgaT‘l, (336)
T3:—1;ﬁi—fp. (337)

Dosazenim zpét do (336)) obdZime zjednodusenou stavovou rovnici ve tvaru P(p)

S~

P

—1%{1_5@ (338)

1

§4
= _ |~ 3 = Kps3 .
Bul B /w} R

Obecnéjsi odvozeni z 1. véty termodynamické. Odvodime nyni obecnéji platnou rovnici polytropy, a to
postupnymi Upravami prvni véty termodynamické, ktera zni (pro 1 g latky)

dQ = dU + PdV . (339)

Za vnitini energii U hvézdné latky bychom dosadili
U=-—-T+—, (340)

za predpokladu konstantniho 3 v§ak mizeme hustotu p vyloudit a psat U pouze jako funkci teploty
3RT2 -7
v=2""2"P _yry). (341)
R (T)

Namisto diferencidlu dU pak budeme pocitat pouze jednu parcidlni derivaci

@) —
(BT v

U
dQ = = dT + PdV . (342)
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Vidime, Ze pro specifické teplo cy pfi konstantnim objemu (dV' = 0) mdme vyraz

ou
== . 343
o= (5r), o
Stavovou rovnici zapiSeme ve tvaru
PV = ﬁT (344)
6
a diferencujeme ji (pfi 3 = konst.)
R
d(PV) = PdV 4+ VdP = EdT. (345)

Dosazenim za PdV do rovnice (342)) dostivame

(), o
R
d@Q = | cv + 3 dT'—VdP, (346)
takZe pro specifické teplo cp pfi konstantnim tlaku (dP = 0) mame vztah
oQ R
== = —. 347
cp <0T)P Cv+ﬁ (347)
Plati tedy rovnice
R
Cp —Cy = B ) (348)
kterou vyuZijeme pro dosazeni za P v rovnici (342)
T
cdTl = CvdT+ (Cp - CV)V dv . (349)
Po dpravé
dT dVv
(c— CV)T = (cp — cv)7 , (350)
coz lze snadno integrovat
(c—cy)InT = (cp —cy)InV + konst. (351)
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Tabulka 5: PouZiti polytropnich modeld s riznym indexem n. VEtS${ n znamend mimo jiné vétsi koncentraci latky ke stfedu.

index latka (objekty)
n=1/2az1 degenerovany neutronovy plyn (neutronové hvézdy)
n=3/2 nerelativisticky degenerovany elektronovy plyn (bili trpasilici, hnédi trpaslici, Jupiter)
n=3 smés idealniho plynu a zéfeni (normélni hvézdy),
relativisticky degenerovany elektronovy plyn
n=>, nekonecnd hvézda (vnéjsi ¢ast hvézdy s hustym jadrem a fidkou obélkou)
n — 0o izotermalni koule (bezsraZzkova kulovi hvézdokupa)

a po zavedeni exponentu

1= (352)
zapsat jako
TV~ = konst.". (353)
Pouzijeme-li znovu stavovou rovnici (344), ziskdme
PV7 = konst.” (354)
nebo ekvivalentné (neb V' = %)
P=Kp. (355)
Polytropni d€je byva zvykem charakterizovat indexem n, ktery souvisi s exponentem -y vztahem
n= ﬁ | (356)
Pak obecnou rovnici pro polytropni déj miiZeme napsat ve tvaru
P=-K pnTH 7 (357)

kde konstanta K obsahuje i stfedni molekulovou hmotnost ¢astic .
Vidime, Ze vyse odvozeny vyraz (B38) pro hvézdnou latku odpovida polytropé s indexem n = 3. Pouziti
dalsich (pfibliznych) polytropnich modelt shrnuje tabulka Bl

9.2 Laneova—-Emdenova diferencialni rovnice

Rovnice hvézdné stavby nyni zjendoduSime nésledujicim postupem
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1. rovnici kontinuity (89) prepiSeme pro gravita¢ni potenciél ®;
2. pouZzijeme rovnici hydrostatické rovnovahy (©2) a rovnici polytropy (B37) k nalezeni p(®);

3. dostaneme obycejnou diferencidlni rovnici pro ®, kterou Ize feSit analyticky pro urcité hodnoty
indexu n (nebo numericky pro vSechny ostatni).

Pro sférickou hvézdu Ize snadno zavést gravitacni potencial ®. Gravitacni zrychlent, ¢ili sila ptisobici
na jednotku hmoty, je totiZ gradientem potencidlu, tedy

R
d® M
- _GR2R _ _% 4rRpdR. (358)
0

Tuto rovnici miZeme derivovat podle R (jako soucin), a s prihlédnutim k rovnici zachovani hmoty ve
tvaru (8])) dostdavame

Mg
R
d?2® 2G 2do
— = — [ 4nR’pdR —4nGp = —=— — 47G 359
0
coZz lze snadno upravit na tvar
d?’® 2do
— 4+ =—=+14 =0.
dR2+RdR+ mGp =0 (360)

Tuto rovnici zatim neni mozné vyfesit, nebot’ v ni kromé potencidlu ®(R) vystupuje neznama hustota p(R).
Vzhledem k vy$e uvedenému mtizeme rovnici hydrostatické rovnovahy (@2) psat také ve tvaru

P GMp 4%

am- T m Pl Pin (361)
¢ili
dP = pdd. (362)
Podle obecné rovnice polytropy (337) mame
aP = K Z L, (363)
a po dosazeni
4o = K" Z Li-1a,. (364)



Integraci této rovnice dostaneme
® + konst. = K (n + 1)p . (365)

Jestlize zvolime nulovy bod potencidlu na povrchu hvézdy, kde pfedpoklddame p = 0, bude konstanta
rovnice (363) nulova a obdrzime kyZeny vztah p(®)

@ n
== . 366
g (K (n+ 1)) (360
Dosazenim za p do (B60) ziskdme rovnici, kde vystupuje pouze potencidl @
2 2do 4G

aw " rar T Kmep® Y o7

Jde o obyc¢ejnou diferencidlni rovnici druhého fadu pro nezndmou funkci ®(R). Nez ji budeme fesit,
provedeme Skdlovani zavedenim parametru

4G
o= ! 368
(HCED ooy
a novych proménnych ¢ a z pomoci vztahti
d
Y= QTC , Zz = OKR, (369)
kde ®. oznacuje hodnotu ¢ v centru hvézdy. Bude ziejmé
do dy dz dep
= L = b, 370
dR dzdr " “dz G70)
d*® d [d®\ dz o d%p
— = — | =] —==a"?.—, 371
AR~ e <dR> drR ~ ¢ T2 71)
2 do 202 _ do
- = — ¢, . 372
RdR z dz (372)
Rovnici @B&7) pak 1ze prepsat do tvaru diferencidlni rovnice Laneovy—Emdenovy
d?p  2dy
— 4+ —— "=0. 373
dz? + zdz i (373)
Jiny mozny z4pis Laneovy-Emdenovy rovnice zfejmé je
1d [ ,de
—— — "=0. 374
22 dz (z dz) T (374)

Tato rovnice se obecné fesi numericky, napf. pomocirozvoje v fadu. Analyticka feSeni existuji pro polytropni
indexyn =0,n=1an = 5.

98



9.3 Polytropni modely hvézd
Reseni rovnice @GZ3) pro n = 0 je

z
z)=1——
o(2) G
pro n = 1 ma feSeni tvar
sin 2
p(z) =
z

a konecné pron = 5

[NIES

o0 =(1+3) ",

(375)

(376)

(377)

jak se miZeme snadno presvédcit zpétnym dosazenim. PovSimnéme si, Ze disledkem feseni pro n = 5 je,
ze povrch hvézdy, kde je podle nasi volby ® = 0, a tedy také (o = 0, odpovida nekonecné velké hodnoté z,

atedy i R. Jinymi slovy, hvézda stavénd podle polytropy n = 5 se rozprostird do nekonecna.

Numerické feSeni pro libovolnou hodnotu n miiZeme snadno ziskat Eulerovou metodou. Pfislusny kod

programu ve Fortranu 77 by mohl vypadat nisledovné

c pocatecni podminky

z = 1.e-3

phi = 1.e0

dphi_dz = 0.e0

do while (z.lt.zmax)
c Laneova-Emdenova rovnice

d2phi_dz2 = -2.e0/z * dphi_dz - phi**n
¢ Jjednoduchy Euleruv integrator
dphi_dz = dphi_dz + d2phi_dz2 * dz
phi = phi + dphi_dz * dz
write(*,*) z, phi
z =z + dz
enddo

Spoctené pribéhy funkei ¢(z) pro rtiznd n ukazuje obrazek B3l

Hustota. Vyznam polytropnich modeli spo¢iva v tom, Ze pomoci nich Ize Cinit ur¢ité odhady vnitini
stavby hvézd. Jak jsme jiZ vidé€li, 1ze napf. pomoci rovnice (B66) poéitat hustotu v libovolném bodé hvézdy

ze znalosti hustoty v centru

(378)
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Obrdzek 43: Analytickd a numerickd feSeni Laneovy—Emdenovy rovnice, tedy funkce ¢(z), pro rizné hodnoty polytropniho
indexu n. Hladinu, kde je ¢ = 0, povazujeme za povrch hvézdy.

Pro ptipad n = 0 bychom dostali
p(R) = pep” = pe, (379)

neboli homogenni hvézdu s konstantni hustotou. Pro vétsi n vychdzi vzdy vétsi koncentrace latky ke stfedu.
RovnéZ si mizeme v§imnout, Ze podle vztaht (366) a (B6S)) plati

R\?> K(n+1) 1=
(z) =g (380)

Tuto rovnici lze pouZit k urceni centrdlni hustoty p. ze zadaného poloméru hvézdy R, a odpovidajici hodnoty
2, ziskané integraci Laneovy-Emdenovy rovnice. Plyne z ni rovnéz, ze

1-n

R, x p . (381)

Vidime tedy, Ze pro vSechny polytropni modely s n > 1 je polomér hvézdy klesajici funkci jeji centralni
hustoty.

Tlak. Podobné lze odvodit odhad pro tlak; kombinaci rovnic (B37) a 366f) dostivame

pd
= 382
— (382)
z ¢ehoz vyplyva
P=Py"t. (383)



Teplota. Z rovnice (B37) plyne ihned teplota pro hvézdnou latku

1— 3 3R )3»
I'=|—— =1
< B pa 4

V piipadé odlisné stavové rovnice by byla pochopitelné odlisna také funkce 7'(¢p).

w|3

(384)

Hmota obsaZena v kouli. Pro hmotu v kouli o poloméru Ry miZeme psat s vyuzitim rovnice (B78)
Ro RO
Mr(Ry) = / 4rR?pdR = 47p, / R*¢"dR, (385)
0 0

kde Ry oznacuje né&jakou uvazovanou vzdélenost od stfedu hvézdy. Pokud provedeme substituci R = z/a,
dle zavedené transformace (369), vyjde

3 7
Mp(20) = 47TpcR—3/Z2<P"dZ7 (386)
2
0

kde 2, opét predstavuje hodnotu této proménné v uvazované vzdélenosti Ry od centra hvézdy. Integral na
pravé strané ov§em mtizeme snadno vyjadfit z Laneovy—Emdenovy rovnice (374), takZe dostdvame

1 d@(zo)) _

20 dz

Mpg(z) = dmp. R ( (387)
Hmota obsazena v kouli o daném poloméru je tedy dana derivaci gravitacniho potencidlu v daném bodeé.
Je pfirozené mozné zavést také stiedni hustotu hvézdy zfejmym vztahem
M,
4 Y
gﬂ'Ri
kde hvézdickou jsou znaeny hodnoty veli¢in odpovidajici povrchu hvézdy. Pro celkovou hmotnost hvézdy
M, samoziejmé plati rovnice (387) pfi z = z,.
Hodnoty z,, —zf% a %C byly pro rtizné hodnoty polytropnﬂlf) indexu n numericky spocteny a tabe-
lovény, takZe pomoci nich bylo moZzno pro hvézdu o dané hmotnosti M, a poloméru R, spocitat jeji vnitini
strukturu.

P (388)

Srovnani polytropnich modelii se standardnim modelem Slunce. JiZ ze zdkladni fyziky vime, Ze smési
plynu a zafeni by méla pfiblizné odpovidat polytropa s n = 3 (viz (338). Potvrzuje to i porovnani jednodu-
chého polytropniho modelu se slozitym standardnim modelem Slunce (obr.44)). Pokud v polytropnim modelu
fixujeme polomé&r Slunce (misto, kde ¢ = 0), vychdzi z rovnice (B8Q) centralni hustota p. = 90 gcm = (jen
o malo mensf nez presna hodnota 150 g cm™2). I profily hustoty p(R), respektive derivace p'(R), v oblasti
zOny zarivé rovnovahy si dobfe odpovidaji.

Co se teploty tyce, polytropni model vede k centrdlni teploté Slunce 12 miliont Kelvini, coZ je sluSny
odhad vzhledem k sou¢asnym nejlep$im modelim, které udéavaji 7, = 15,4 - 10° K.
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100 standard solar mode|

polytropes n=25,26,...,3.5 ——
n=3, p, =90 g/cm®, B =1-0.0006

p [g/em?]

0.1 ¢

0.01 ¢

0.001 : ——
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1

R [Rsunl

Obrdzek 44: Porovnéni polytropnich modeld se standardnim modelem Slunce na profilu hustoty p(R). UvaZovné hodnoty n jsou
0d 2,5do 3,5. V z6né z4fivé rovnovahy by standardnimu modelu Slunce nejlépe odpovidala polytropas n = 3,15, p. = 95 g/cm?,
8 =1-0,0006.

Chandrasekharova mez. Z rovnic (387) a (B80) plyne, Ze
3—n
M, x p.R?®  p™ . (389)

Zminili jsme se jiz, Ze jedna polytropa s indexem n = 3 odpovida stavové rovnici relativisticky degenero-
vaného elektronového plynu. Podle pravé uvedené rovnice hmotnost takto konstruované hvézdy nezavisi
na centralni hustoté a pro numerické hodnoty odpovidajici relativisticky degenerovanému elektronovému
plynu vychazi

M, (mezni) 5,836

390
Mg 2 (50

To je slavna Chandrasekharova mez stability bilych trpaslikti. VSimnéme si, Ze pro kompaktni hvézdy, které
jiz prodé€laly nuklearni vyvoj, miizeme predpokladat X = 0 a tedy p. = 2, coZ pro né dava limitni hmotnost
1,459 M.
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10 Hvézdny vitr a ztrata hmoty z hvézd

10.1 Zakladni fakta a tivahy

To, ze hvézdné atmosféry nemusi byt statické, a Ze z nich mize dochazet k tniku hmoty do okolniho
prostoru, naznacovala existujici pozorovani delsi dobu.

JiZ Biermann (1951) upozornil na to, Ze plynné ohony komet, mitici vZdy smérem od Slunce, nasvédcuji
pritomnosti radidlniho vytoku plynu ze Slunce do meziplanetarniho prostoru, a odhadl vytokové rychlosti
na 500 km/s v blizkosti Slunce, urychlujici se az k 1500 km/s ve velkych vzdélenostech od Slunce. Od
padesatych let, kdy zacaly byt vypousStény sonddZzni rakety a pozdé€ji i druZice a meziplanetarni sondy,
bylo pfimo moZzné méfit tento tok plynu, slunecni vitr — nejprve v okoli Zemé a posléze i v riznych
vzdélenostech od Slunce.

Z mé&fent slune¢niho vétru v blizkosti Zemé (r = 1 AU) plyne koncentrace n ~ 10 ¢4stic/cm? a rychlost
v ~ 400 km/s. To odpovida hustoté p ~ mygn = 1,7-1072° kg /m? a celkové ztrat€ hmoty ze Slunce

dM,

T 4rr?v p ~ 3-107* M, /rok . (391)

Pozorovaci dilkkazy vétru u chladnych hvézd. Pro obry a veleobry chladnéjsi neZ GO byly pozorovany
nasledujici jevy:

1. Absorpéni ¢ary véapniku a hoi¢iku byvaji posunuté do fialova viici rychlosti fotosférickych ¢ar, coz
naznacuje rozpinani materidlu smérem k pozorovateli. U znamych spektroskopickych dvojhvézd
radialni rychlosti té€chto ¢ar nesdileji obéZny pohyb, coz presvédciveé dokazuje jejich cirkumsteldrni
puvod.

2. Zminéné chladné hvézdy maji vétSinou také chromosférické emise Car vapniku a hoiciku, a pravé
pro hvézdy s cirkumstelarnimi absorpcemi maji dvojité emisni slozky pomér V/ R mensi neZ jedna.
Pro tytéZ hvézdy se rovnéZ pozoruji cirkumstelarni absorpéni ¢ary He I na vinové délce 1083,0 nm,
posunuté do fialova o 150 az 200 km /s.

3. Pro zékrytové dvojhvézdy sestavajici z chladného veleobra a horké slozky spektralniho typu B
(soustavy typu ¢ Aur) Ize béhem zakrytd pozorovat, zejména v druzicovych ultrafialovych spektrech,
cirkumsteldrni ¢ary z obélky veleobra, a v pribéhu zdkrytu tak studovat strukturu hvézdného vétru
v rizné vzdélenosti od povrchu veleobra.

4. Na spektrech s vysokym rozliSenim byly nalezeny ¢ary z cirkumstelarnich obélek veleobrii typu M
az do vzdélenosti nékolika tisicti polomérti veleobra.

Diikazy pro horké hvézdy. Pro horké hvézdy spektrdlnich tiid O a B o vysoké svitivosti byl dnik plynu
pozorovan nejprve na zakladé profilit P Cygni (nazvanych podle veleobra P Cygni, pro kterého jsou tyto ¢ary
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Obrazek 45: Profil typu P Cygni pozorovany u spektrdlni ¢ary H, objektu IRAS 08544 —4431. Pfevzato z Maas a spol. (2003).

zv14sté€ ndpadné; obr. @3). Jde o kombinaci emisni ¢ary, s radidlni rychlosti odpovidajici radidlni rychlosti
hvézdy, a absorpéni ¢ary téhoz iontu, kterd je vSak posunuta do fialova a ma tedy zapornou rychlost.

Takovy profil vznikne, kdyZ hvézdu obklopuje expandujici obédlka: emisni slozka ma pivod v horkém
tidkém plynu okolo, rozpinajicim se na vSechny strany stejné, kdeZto dopplerovsky posunutd absorpcni Cara
vznika v oblasti pied hvézdou, kdy je polopruhledny plyn, letici k pozorovateli, v popredi husté, spojité
zéfici fotosféry (obr. E7).

Poté, kdyZ byla ziskana prvni kvalitni ultrafialova spektra hvézd vn€ zemské atmosféry, byly u mnoha
veleobrti pozorovany vyrazné P Cyg profily resonancnich Car iontd jako C IV, Si IV ¢i N V, které mély
v neékterych pripadech velmi ostfe definovan fialovy okraj absorpce. Ty naznacovaly, Ze plyn se ve velkych
vzddlenostech urychluje az na koneéné rychlosti 2000 az 3 000 km/s. Pozdéji bylo zjisténo, Ze projevy
hvézdného vétru Ize nalézt i u hvézd se zavojem (v anglické literatufe Be stars) o nizsi svitivosti, t.j. s tiidami
svitivosti V, IV a III.

Unikova rychlost. Z nebeské mechaniky je zndmo, Ze mé-li se hmotna Castice dostat z néjakého central-
niho gravita¢niho pole do nekonec¢na, musi byt jeji celkova energie kladna
1 GM.,m

E:Ek+EG:§mv2— > 0. (392)
T

Pro unikovou rychlost ves. s povrchu hvézdy o hmotnosti M., ¢ili ze vzdélenosti rovnikového poloméru
R0y, tedy plati

2G M.,

Vesc = .
Rrov

(393)
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14-SECOND COUNTS

Obrazek 46: Spektrum hvézdy ¢ Puppis v UV oblasti (117 azZ 144 nm), pofizené druZici Copernicus. Je na ném patrné mnoZstvi
Sirokych spektralnich ¢as s charakteristickymi profily P Cygni; Gzké Cary jsou zpusobené absorpci v mezihvézdném prostiedi.
Prevzato z Morton a Underhill (1977).

i

Flux

absorption

> to
cbserver

asf P Cyg profile

o S

Obrazek 47: Vznik profilu P Cygni emisi zédfeni (v oblasti ozna¢ené H) a dopplerovsky posunutou absorpci (v oblasti F)
v rozpinajici se cirkumsteldrni obdlce. Pfevzato zhttp://hven.swarthmore.edu/ cohen/hotstarwinds.htmll
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Tabulka 6: Unikové rychlosti ves. podle rovnice (394) na povrchu riiznych hvézd

hvézda M, R, Vesc
(Ms)  (Rp) (km/s)
Slunce 1,00 1,00 618
o7V 26,0 8,54 1079
O7Ia 28,0 22,9 683
BOV 14,6 5,80 979
B5V 4,36 3,01 743
AQV 2,24 2,09 639
FOV 1,50 1,56 606
GOV 1,16 1,25 595
KOV 0,91 1,01 556
MOV 0,45 0,52 575
MOIa 15,8 500 110

Pokud hmotnost a rovnikovy polomér hvézdy budeme vyjadfovat v jednotkdch hmotnosti a poloméru
Slunce, dostaneme rovnici

=

M.\? [ R\~
esc = 017,61k . 394
! m/S<M@) (R@) 5%

Nekolik odhadi, v jakém rozmezi se pro redlné hvézdy takové inikové rychlosti v blizkosti jejich povrchii
mohou pohybovat, je shrnuto v tabulce [6l

10.2 Parkerova teorie vétru u chladnych hvézd

Nestabilita isotermalni atmosféry. V jednorozmérném piipadé planparalelni atmosféry plati jednoducha

rovnice hydrostatické rovnovahy d P = —pgdz. Dosazenim ze stavové rovnice a formalni integraci ziskame
pro tlak
z pmu
P(z) = P(0 — d 395
()= POew |- [0 g (395

pricemz integrdl musi divergovat, aby exponencidla konvergovala. Pokud ve velké vzdalenosti predpokla-
dame zdvislost teploty ve tvaru polynomu 7'(z) o 2", musi byt evidentné n < 1, aby tato podminka byla
splnéna. Izotermdlni atmosféra (n = 0) je stabilni.
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Ve tfech rozmérech (sférické symetrii) je vSak situace odliSnd. Ve vyrazu pro tlak se navic objevi 7%2
z gravitacniho zrychlen{

P(r) = P(R) exp {— / C_pma GM. (396)
R

TG 2 O]

takZe pfi obdobné zavislosti teploty 7'(r) o< 7™ vychazi podminka stability n < —1. Statickd isotermaln{
atmosféra tedy neexistuje! Misto rovnice hydrostatické rovnovahy musime pouZit rovnici pohybovou.

Hydrodynamické rovnice. Zaiklady teorie sluneéniho vétru formuloval Parker (1958). Ukazal, Ze po-

ttebné unikové rychlosti 1ze dosdhnout feSenim hydrodynamickych rovnic, jestlize pfedpokldddme, Ze

k vytoku plynu dochézi ze slunecni korény zahiaté na teplotu 3 000000 K. Podobny mechanismus mi-

Zeme predpokladat i u jinych chladnych hvézd, které maji rozsédhlé podpovrchové konvektivni zény a tedy

i chromosféry a korény.

Pohybova rovnice pro radidlné se rozpinajici plyn je
do(r,t) GM.m
m _

dt r2

kde v oznacuje rychlost, m hmotnost infinetezimalné tenké kulové vrstvy plynu, A ji pfislusnou plochu
a M, hmotnost hvézdy. Dosadime za m = Adrp a ziskame

—dPA, (397)

2
s

P

=0 v c

~~ —~~
dv Qv dr  GM, 0P A
r2 op pAdrp '

n +§ i (398)

Budeme-li uvazovat staciondrni ptipad, je Casova derivace rychlosti nulova. Rychlost zvuku ¢, miZeme pro
adiabaticky déj, popsany P = K p”, vyjadfit jako

cszw/a—PZ\/Kw’Y‘lz\/VEZ\/v i (399)
dp p pmy

Vysledkem je Bernoulliho rovnice

dv L 1dp GM,
v— + ¢ —— =
dr = ° pdr r2

0. (400)
Zavislost hustoty na rychlosti p(v) mizeme zjistit z rovnice kontinuity
dM = 4rr?vdt p = 47r7"§ vodt py , 401)
¢ili
p=Tovgpor v, (402)
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Obrazek 48: Numerickd feSeni Parkerovy rovnice pro hvézdny vitr, zavislost rychlosti v na vzdélenosti . Pohyb za¢ind na
ro = 1 Rg a malych hodnotéch vy € (0,01;10) m/s. Hodnota rychlosti zvuku byla zvolena konstantni ¢, = 100 km/s, ¢ili
se jednd o isotermdlni model. VétSina feSeni (v Sedé oblasti) je nezajimavd, nebot’ konci na malych rychlostech nebo malych
vzdélenostech; jinde (v bilé oblasti) Zddna feSeni neexistuji (resp. jde o feseni pro akreci, kterd zacinaji na velkych r). Dulezité je
ovSem kritické FeSeni (Cervend) pro vy = 0,21607618855 m /s, které se vyznaluje piekrocenim rychlosti zvuku cs presné v kritické
vzdélenosti r., kde je funkce H () = 0. Vede totiZ na vitr, tedy urychleni aZ na v ~ 400 km/s ve velké vzdélenosti r = 1000 Re.

a tedy
1dp 3 1 o9 _odv 2 1dv
~2r 9 — Yy _z_-%% 403
pdr nY < v " w r  wvdr (403)
Po dosazeni do @Q0) ziskdme Parkerovu rovnici
d 2 2c2 M,
oW (o) G (404)
dr v2 r r2

coz je diferencidlni rovnice 1. fadu pro funkci v(r). Jeji numerické fesenf] vidime na obrdzku

10.3 CAK teorie hvézdného vétru rizeného zarenim

Horké hvézdy maji jen velmi malé podpovrchové konvektivni zény a proto u nich existence horkych

Vv

korén nenf pfili§ pravdépodobnd. I kdyby vSak korény z néjaké dosud nezndmé pri¢iny mély, Parkertiv
mechanismus vzniku slune¢niho vétru by nebyl pro horké hvézdy pouZitelny. Jak upozornili Lucy a Solomon

r r2

v s 1 (205 GM,

27 Asi nejjednodu¥f je vyjddiit derivaci rychlosti ¢ = AT ), uvazit pocdtecni podminky vy = 0 na

ro = 1,01 R a provést Eulerovu integraci v;4+1 = v; + %Ar, rir1 = 13 + Ar. Pouze je tfeba oSetfit singularitu pfi v = cs.
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(1970), k dosazeni pozorovanych rychlosti hvézdného vétru horkych hvézd (2000 az 3000kms™1) by
v hypotetické kor6né musely panovat teploty fadu 10 miliénti K, pfi kterych by ionty C IV, Si IV ¢&i
N V musely ddvno zaniknout v disledku srazkové excitace.

Lucy a Solomon (1970) proto navrhli jiny mechanismus: vznik hvézdného vétru ptisobeného mecha-
nickou silou v dusledku selektivni absorpce zdreni v silnych resonancnich cardch. Jejich myslenka byla
zasadnim zpiisobem vylepsena v klicové praci Castora, Abbota a Kleina (1975), ktef{ ukazali, Ze sila, zptiso-
bujici unik plynu z atmosfér horkych hvézd, vznika diky selektivni absorpci velkym mnoZstvim spektrdlnich
car v ultrafialové oblasti, ne pouze diky ¢ardm resonancnim. Podafilo se jim ukézat, Ze vyslednd sila vede
na ztratu hmoty, kterd je stokrat vyssi, nez podle vypoctu Lucyho a Solomona (1970). Jejich prace se zdhy
stala klasickou praci v oboru a dnes lze Casto nalézt odkazy na standardni CAK teorii hvézdného vétru
fizeného zafenim.

Nazna¢me si nyni, jak se hvézdny vitr modeluje. V zasadé jde o feSeni hydrodynamickych rovnic. Prvni
je zmitiovana rovnice kontinuity, ktera je ptimo ¢asovou derivaci rovnice (),

dm
dt
kde M je tok hmoty povrchem koule o poloméru 7, nazyvany ¢asto rychlosti ztraty hmoty hvézdnym vétrem,
a v je rychlost radidlniho pohybu plynu ve vzdalenosti r od centra hvézdy.
Druhd rovnice je pohybova (hydrodynamicka), obdobna jako (@1), do niZ je ale potfeba kromé gravitac-
niho zrychleni a gradientu tlaku dosadit i zrychleni g, ptisobené tlakem zafen{
d?r _GM. 1dF,

@ Ty a o

= 4mrpu, (405)

Mechanicka sila zareni. UvaZme, jakou mechanickou silou pisobi zafeni o intenzité [, na tenkou vrstvu
plynu o tloustce dr, na kterou dopadé pod dhlem ¥ z prostorového thlu dw (obr. E9).

Obrazek 49: Vrstva plynu o tloustce dr a opacité k,,, do které vstupuje zéfeni o intenzité I,, a vystupuje z ni zdfen{ o intenzité I,

Z definice intenzity plyne, Ze energie zafeni F, prochdzejici ploskou ds pod dhlem ¥ z prostorovéhu
uhlu dw v intervalu frekvenci dv za ¢as dt je v misté vstupu (a v misté vystupu)

E, = 1,dscosvdwdrdt, (407)
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E, = I'dscosddwdrdt. (408)

dr

Podle rovnice pienosu zateni se pfi priichodu drdhou dz = -

pohlti energie

dv
——

dr
E —FE,=dE, = k,p E,dx = k,p I, dscos}
4 kyp E,dx = k,p1,ds

kde r, oznacuje koeficient opacity v daném frekvenénim intervalu. Jak vime jiZ z rovnice (I'74), je hybnost
zafeni rovna

dwdvdt = k,p I,dV dwdrdt (409)

Py =—, (410)
c

kde c je rychlost svétla. Mechanicka sila plisobici kolmo na uvaZovanou tenkou vrstvu bude ddna zménou
této hybnosti

dpl/
dfi. ; cos 411)

Celkovou mechanickou silu ziskdme integraci pres cely prostorovy thel:

Am T 1dE 1 [ 1 dr
rv d rw o - - = - — Ry EV—GQS—%QI
I /w:O Ir /0 c dt €08 c/o fwp cosyd

H,

A

1 47 1 1 4
= —li,jp/ — I, ds cos¥dwdrdtdr = —k,p dsdydr/ I, cosdw =
c 0 c 0
dr,

dt

1 —/— 1
= — kypdr dsdvH, = —dsdvdr, H, (412)
c c

kde H, je celkovy monochromaticky tokPY zdfenf v daném misté (a nékdy se zavadi 7, jakoZto optickd
tloustka). Pro zareni vSech frekvenci mame

[oe) 1 o0
fr = / fiw = —pdsdr/ Kk, H,dv . (413)
v=0 c 0
Pfislusné zrychleni vrstvy je
Ir fr 1 / o
r = = = - JH, dv . 414
= dm dsdrp ¢ Jy " v (414)

2Pozor, v mnoha pracech byva misto celkového monochromatického toku H,, pouZivan tok F),, ktery je definovén vztahem
H, =7F,.
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Poznamka nakonec odvozeni: mechanickd sila na absorbujici vrstvu (charakterizovanou dr a k,) je néco
jiného nez tlak zateni (’Z6) (pGsobici na plosku ds)!

Lucy a Solomon (1970) ukézali, Ze absorpce zafeni v resonanénich €ardch ve vinovych délkéach v blizkosti
maxima zéafivého toku je dostate¢nd k tomu, aby vysledné zrychleni (#Q6) bylo kladné. Atmosféra pak neni
statickd a musi dochazet k tniku hmoty. Celad véc je jesté usnadiiovdna tim, Ze jakmile se né¢jaka vrstva
plynu da do pohybu, budou ionty v ni diky Dopplerovu posuvu pohlcovat zareni na vyssich frekvencich nez
v klidovém stavu, tedy zéareni, které pfedtim pohlcovano byt nemuselo.

Castor, Abbot a Klein (1975) feSenim pohybové rovnice se zapo¢tenim absorpce v mnoha ¢arach v UV
oblasti zjistili, Ze v nadzvukové oblasti je pomér zrychleni uniku plynu ke gravitatnimu zrychleni témét
konstantni, asi 1,5. Tim vysvétluji, pro¢ 1ze rychlost plynu popisovat empirickou formuli

B8
o(r) = 1 (1 _ §) | (415)

r

kterou uZival jiz Chandrasekhar ve tficatych letech. Parametr 3 udévaji roven 2, riznf autofi jej ale voli
ruzné. Rychlost v nekone¢nu v, musi prevysovat rychlost inikovou. Spocetli rovnéz, Ze napt. pro hvézdu
hlavn{ posloupnosti spektralniho typu O5 &ini rychlost ztraty hmoty 6-107% M, ro¢né&.

Vliv metalicity na vitr. Je dobré si uvédomit, co v8e ndm rovnice [@I4) fikd. Pokud budeme uvazovat
hvézdy, které vznikaly v obdobi, kdy mezihvézdna liatka obsahovala jen malé procento tézZs§ich prvki
(napriklad typicky obsah tézsich prvkd v Malém Magellanové 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 ¢ary vodiku a helia (k, je nizké).

Casova modulace hvézdného vétru. V nedavné dobs byla rozpracovéna teorie hvézdného vétru soustie-
dovaného 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 rovnomérny proud hmoty, exis-
tuji ndznaky modulace s rotaéni periodou (viz obr. B0 az B2)). Na tuto moZnost upozortiovali napi. Mullan
(1984) ¢i Harmanec (1991), pozorovanim byla podobn4d modulace poprvé dolozena Owockim a spol. (1995)
a hydrodynamicky model cirkumsteldrnich korotujicich struktur byl publikovéan v praci Cranmer a Owocki
(1996).

10.4 Vliv hvézdného vétru na vyvoj hvézd

Parametricky popis vétru. Reimers (1975) odvodil ze spektroskopickych pozorovani ¢ervenych obrii
empiricky vztah pro ztratu hmoty (obr. B3))

dM R L (M
— =, 4-1078 M, /rok — — - 416
a 07" Mo /ro Ro Lo (M@> ’ (416)
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’

position of

outflowing gas to observer

at time ty l

Obrazek 50: Trajektorie, kterou zaujimaji ¢dstice vyvrhované z urcitého mista na povrchu rotujici hvézdy (pohled ve sméru
rotacni osy). Pfi pozorovani spekter (pozorovatelem v roviné rovniku) se objevi modulace intenzity a profild Car s rotaéni
periodou hvézdy.

5 10 15 20 25 30 2

0 25 30

T T T S

Obrazek 51: Hydrodynamickd simulace struktury hvézdného vétru (korotujici interakéni oblasti, CIR), kterd je ve staciondrnim
stavu. Sedou $kdlou je zndzornény normalizované hodnoty: (a) hustoty, (b) radidlni slozky rychlosti, (c¢) azimutdlni slozky
rychlosti a (d) radidlni Sobolevovy optické tloustky. Pfevzato z Cranmer a Owocki (1996).
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Obrazek 52: Vlevo: série spekter hvézdy HD 64760 pofizenych v ¢are SilV (A = 139,4 nm). Na vodorovné ose je dopplerovska
rychlost, na svislé ¢as, monochromaticky tok je zobrazen stupném Sedi. Dole je spoéteny primérny profil ¢ary (plnou Carou)
a maximdlni odchylky (C4arkovanég). Vpravo: analogicky graf pro modelovy vypocet, ve kterém autofi pfedpokladali zhu§téniny
hvézdného vétru, buzené neradidlnimi pulzacemi hvézdy. Pfevzato z Owocki a spol. (1995).
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Obrazek 53: Ztrata hmoty dM /d¢ Reimersovym vétrem (dmérnd zafivému vykonu L) v zdvislosti na ¢ase, pro hvézdy s hmot-
nostmi 0,1 aZ 100 M. Vypocet programem EZ.

v némz jsme jeSté doplnili déinnost 7,,, kterou mizeme povazovat za volny parametr. Tento Reimersiv
vitr neni samoziejmé pouZzitelny univerzalné pro vSechny typy hvézd ve vSech fazich vyvoje. Napiiklad
u Slunce je skutecné pozorovany vitr asi 20 krat méné efektivni.

Vliv vétru. Hvézdy ztracejici hmotu vétrem se chovaji jako hvézdy s niz§i hmotnosti. BEhem vyvoje
na hlavni posloupnosti je vSak vliv nepatrny; vzdyt Slunce za dobu své existence ztratilo jen 0,01 %
své hmotnosti. U ervenych obri miizeme pii zapo&teni vétru zjistit mensi zafivy vykon (obr. B4)). Ve
vysledku vede vitr k malému prodlouZeni doby Zivota. (Pfili§ velkd ztrata hmoty by vSak naopak mohla vést
k diivéj$Simu ukonceni nukledrniho vyvoje, protoZe v nitru nenastanou podminky pro zazehnuti pozdé;jSich
reakci.)

Velky vyznam ma vitr v zavére¢nych fazich vyvoje, napiiklad pro hvézdy na asymptotické vétvi obra
(AGB) jsou pozorované ztraty hmoty az M > 1073 M, /rok, ptfi pomérné malé rychlosti v ~ 10km/s.
Tento supervitr (angl. superwind) je pravdépodobné buzen tlakem zdreni na prachové cdstice, uhlikaté nebo
silikdtové, které bézné kondenzuji v rozsahlych obalkach obtich hvézd (Lagadec a Zijlstra 2008).

VvV,

Vv

zvySuje metalicitu mezihvézdné latky. Vitr je pravdépodobné vydatn€j$im zdrojem nez exploze supernov.
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Obrizek 54: Vliv zapoéteni hvézdného vétru na vyvoj hvézdy (M = 1 Mg) v H-R diagramu. Uinnost vétru byla zvolena
Nw = 1. Vypocet programem EZ.

115



11 Vliv rotace

11.1 Rocheav model a jednoduché odhady

Hruby odhad vlivu rotace na rozméry hvézdy poskytuje Rocheiiv model. Je zaloZen na pfedpokladu, Ze
vSechna hmota hvézdy je soustfedéna ve hmotném bodu v jejim centru, a na predpokladu tuhé rotace
s thlovou rychlosti w. Z hlediska povrchovych vrstev je tento predpoklad u redlnych hvézd docela dobie
splnén. (Vnitini stavba takové hvézdy by se vlastné méla podobat polytropé s indexem n > 5, ktera se
rozprostird do nekonecna nebo jinymi slovy je velmi koncentrovand ke stfedu.)

Rotujici hvézdu budeme popisovat v neinercidlni soustavé korotujici s hvézdou, s valcovymi soufad-
nicemi /, z. Osa z je identickd s osou rotace, a druha soufadnice [ odpovida kolmé vzdalenosti od rotacni

osy (obr. B3). Na ¢éstici v atmosféfe hvézdy plsobi jednak gravitaéni zrychleni a, = —GM,r~2, kde
r? = I? + 22, jednak odstiedivé a, = w?l. Jejich plisobeni popiseme celkovym potencidlem (a = V)
GM, 1
U = + §w2l2 . 417)
r

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

Obrdzek 55: Zavedeni vdlcovych soufadnic (I, z) pro vypo&et gravitatniho potencidlu rotujici hvézdy.

Zkoumejme, jaké budou vlastnosti kritické plochy, pro niz bude nékde vyslednice pfitazlivé a odstfedivé
sily nulova. Podminkou pro to je nulovy gradient potencidlu (V¥ = 0). Konkrétné dostdvame

ov 1
= _CGM(P+ %) 222 = —GMar 2 =0, (418)
0z 2
coz je zieyjmé splnéno vSude v roviné rovniku hvézdy, t.j. pro z = 0, a
ov
o = ~GM.( + )3+l =0. (419)

Protoze z = 0, je tato druhd podminka splnéna pro [y, pro néz plati

(NI

GM,(I3)"2 = w?, (420)
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¢ili

lo = = (421)
Hodnota kritického potencidlu je tedy
GM, 1 3
i = —— + 5@l = w15 - (422)

Kriticka ekvipotencidla ¥ = ¥;; je mnozinou bodu (I, z), pro néz plati

23 1 3
Wl =2

V2422 2 2

MiiZeme jeSté zjistit hodnotu poldrniho poloméru takové kriticky rotujici hvézdy z,.1, jestlize poloZime
[=0

Wi (423)

w2lg 3 5
= —W2. 424
ol 2W 0 ( )
Dostavame
2
Zpol = glo (425)

a vidime, Ze hvézda rotujici na mezi své dynamické stability m4 rovnikovy polomér o polovinu vétsi nez
polomér polarni. Tvar ekvipotencidl je zndzornén na obrdzku 56] a ptiklad hvézdy rotujici blizko kritické
meze uvadime na obrazku 571

Odhady poloméru hvézd. Rotacni zplo§téni mize mit vliv na odhady polomért hvézd z jejich hvézdné
velikosti. Pokud bychom pozorovali hvézdu rotujici v blizkosti kritické rotacni rychlosti zhruba od pdlu
rotace, budeme vidét v zasade jeji rovnikovy polomér. Pokud vSak pozorujeme hvézdu zhruba v roviné jejiho
rovniku, mizeme prumét zafici plochy v prvnim pfibliZeni aproximovat plochou elipsy s velkou poloosou
rovnou rovnikovému, a malou poldrnimu poloméru hvézdy. Pro efektivni polomér R.g tak dostdvame

TR = mab = gwaml , (426)
neboli
3 .
Reg = \/;Rpol = 1,225 Rpo1 - (427)
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z/Rg

I/Rg

Obrézek 56: Ekvipotenciély rocheovského potencidlu ¥ (I, z) rotujici hvézdy o hmotnosti M = 3,5 M, a rotalni periodé P =
15,9 h. Cervené je vyznacena kritickd hodnota potencidlu U, ¢ili maximalni rozmér, jaky hvézda miZe zaujmout, aby byla
jeste stabilni. Tence je nakreslena ekvipotencidla ¥ = 1,028 ¥, pfiblizné odpovidajici hvézdé Regulus.

-0.5 0.0 05
-Aa cosd (mas)

Obrazek 57: Rekonstruovany obraz hvézdy Regulus (o Leo) ziskany interferometrem CHARA ve filtru K. Pfi své hmot-
nosti 3,5 M), periodé 15,9 h a poloméru rotuje hvézda blizko meze stability. Zietelné je také ztemnéni rovniku oproti poliim,
zpusobené rozdilnym gravitaénim potencidlem a tedy i teplotou. Pfevzato z McAlister a spol. (2005).
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Minimalni rota¢ni perioda. Uvedme si v té souvislosti nékolik uZite¢nych zédkladnich vztaht, které se
hodi{ pro podobné odhady. U rotujicich hvézd se mlizeme setkat s projevy rychlé proménnosti jasnosti nebo
profil spektrdlnich ¢ar. MiiZe se stat, Ze si budeme chtit ucinit pfedstavu, v jakém rozmez{ se miZe nalézat
rotacni perioda rotujici hvézdy. Oznacime-li v rovnikovou rota¢ni rychlost hvézdy, R,,, jeji rovnikovy
polomér a P, jeji rotacni periodu, plati zfejmé

o 277-R1rov
B P rot ‘

v (428)

Byva zvykem vyjadfovat obvodovou rotaéni rychlost v km s, rotadni periodu ve dnech a poloméry

hvézd v jednotkach slune¢niho poloméru. Pro slune¢ni polomér mizeme prijmout hodnotu
Ro = 6,95508 - 10°m , (429)
a dostavame uziteCnou pracovni rovnici

RI‘OV 1

v = 50,57877km/s —.
/ R@ [Prot]d

(430)

Z4dna hvézda nemiZe rotovat rychleji, nez kritickou rychlosti v, pfi které se pfitazlivé a odstfedivé
zrychleni vyrovnavaji (nazyva se téz Keplerova ¢i obézna rychlost)

GM* ’Ugrit
T Ry 43D
coZz vede na vztah
GM,
Ucrit = Rrov . (432)

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

M, = (1,9884350,000027)-10*kg, (433)
G = (6,67421540,000092) - 107" m®kg~'s72, (434)
bude
1 1
M* 2 Rrov 2
it = 436,822k ) 435
- s (1)’ (1) =
Kombinaci vztaht [@30) a @33)) dostivame odhad minimdlni moZné rotaéni periody ve tvaru
1 3 1 3
2mR M* 2 R 2 . M* 2 R ol 2
Puin = =¥ = 0,11587d ) =0,21287d = . 436
Uerit <M®) <R® ) <M®> (RQ ) (430
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Maximalni rota¢ni perioda. Pro konkrétni hvézdy ve vétSiné piipadi nezname sklon jejich rotaéni
osy vUci ndm, z rota¢niho rozsifeni profili spektralnich ¢ar proto uréime pouze projekci rotacni rychlosti
vsini < v, tedy hodnotu, kterd je mensi nez skute¢na rovnikovd rotacni rychlost nebo je ji nanejvys rovna.
Proto miiZeme pro hvézdu se zméfenou promitnutou rotacni rychlosti v sin ¢ — mame-li pfedstavu o jejim
poloméru — odhadnout i maximdlni moznou rota¢ni periodu s pouzitim vztahu @30):

27TR1~0V Rrov 1

Prax = = 50,57877d

(437)

vsini Re [vsinilims

Je ovSem tieba upozornit na jednu okolnost. Pokud se néjakym vnéjSim vlivem vytvoii v blizkosti
rovniku hvézdy, kterd rotuje hluboko pod kritickou rota¢ni rychlosti a je prakticky sféricka, cirkumsteldrni
plynova obdlka (napt. akre¢ni disk ve dvojhvézdé€), miiZze byt perioda rotace pripadnych struktur v takové
obélce kratsi, nez by plynulo z aplikace vztahtu {@36). Odhad minimdlni periody v takovych pfipadech
dostaneme, jestlize do vztahu @36) dosadime za rovnikovy polomér skute¢ny sféricky polomér hvézdy.

11.2 Modely hvézdného vyvoje se zapoctenim rotace

Rotace miize ovlivnit stavbu hvézdy v nékolika smérech:
1. Odsttediva sila vS§ude mimo rotacni osu hvézdy sniZuje efektivni gravitaci.

2. Protoze vektor odstiedivé sily neni mimo rovnik hvézdy rovnobézny s vektorem sily pfitazlivé, dojde
k narusent sférické symetrie — ekvipotencidly prestdvaji byt kulové, jak jsme to jiz diskutovali vyse
pro limitni pfipad Rocheova modelu.

3. Protoze se zéfivy tok H méni s gravitatnim zrychlenim v tom kterém misté, neni konstantni na daném
ekvipotencidlnim povrchu, cozZ miZe zménit podminky vzniku konvektivni rovnovahy.

4. Rotace muze ovliviiovat konvekci nékolika dal§imi zptisoby: jednak miZe plisobit proti konvektivnim
pohybiim, jednak mtize — v diisledku pferozdélovani momentu hybnosti — urcité konvektivni pohyby
vyvolat i v oblastech zafivé rovnovahy (v disledku diferencidlni rotace, meridionaln{ cirkulace).

5. Rotace zptisobi i meridiondlni cirkulaci, kterd vede na diferencidlni rotaci, ta vyvola ‘stfih’ a efek-
tivni promichdvani hvézdného materidlu. To vSe ovlivni pferozdélovani thlového momentu hybnosti
a obecné zpusobi, Ze rotacni rychlost v riznych ¢astech hvézdy nebude odpovidat konservativnimu
pripadu, t.j. odstfediva sila nebude mit potencial.

Naprosté vétSina badatelt, zabyvajicich se modelovanim vyvoje hvézd se zapoctenim rotace, se oviem
zatim omezila na (vnitfné fyzikalné nekonsistentni) piipady, kdy lze odstfedivou silu potencidlem popsat.
Pii obecné formulaci se obvykle vychazi z vektorového tvaru zakladnich rovnic.
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Vektorovy tvar rovnic stavby. Pro silové pole se uvazuje obecny gravitacni potencial a potencidl rotace,
jak byl popsan diive (viz vztah @I7)). Rovnici hydrostatické rovnovéhy lze pak zapsat ve tvaru

1
“VP=-Vd+uw’l=-VV, (438)
P

kde ® oznacuje (zdporny) gravitacni potencidl, ¥ je celkovy potencidl, w je thlova rotacni rychlost kolem
osy z a vektor [ mifi kolmo na osu rotace a jeho délka je rovna kolmé vzdalenosti uvazovaného mista od
osy Z.

Rovnici kontinuity nahradi Poissonova rovnice ve tvaru

A® = div(VP) = 4nGp. (439)

Misto veli¢iny Ly je vyhodnéjsi uvazovat vektorovy tok zéreni jednotkovou plochou H a rovnici zéafivého
prenosu energie miizeme pak psét ve tvaru

3Kp

T=-— .
v 4acT?

(440)

Rovnice tepelné rovnovahy nabude tvar
V-H=¢p, (441)

kde e pfedstavuje veSkery uvolilovany mérny vykon.

Da se ukdzat (viz napt. Schwarzschild 1958), Ze pro rotacni zdkony, pro néZ tihlova rychlost rotace zavis{
pouze na vzdélenosti od osy rotace z, jsou vSechny fyzikalni veli¢iny konstantni podél kazdé ekvipotencialni
plochy. Pro pfipad tuhé rotace 1ze pro celkovy potencial psat

U(R,9) = (R, ) — %uﬂ(Rsin 9)? = &(R, ) — %&R? (1 — Py(cos 9)] | (442)
kde
Py(cos ) = % (3cos® ¥ — 1) (443)

je Legendrtiv polynom druhého stupné (nejednd se o zadny rozvoj, pouze piepis sin®J). Lze definovat
jakysi stfedni polomér kazdé ekvipotencidlni plochy R, jako polomér ve sméru 9 = vy, pro ktery je
Py(cosdg) = 0. To je splnéno pro ¥ ~ 55°.

Ruzné modely rotujicich hvézd. Jak si jako prvni uvédomili Faulkner, Roxburgh a Strittmatter (1968),
je v takovém piipadé mozné napsat pro polomér Ry rovnice formdlné velmi podobné rovnicim pro ptipad
nerotujici hvézdy.

Jiny postup zvolili Kippenhahn a spol. (1970). Vysli z toho, Ze rotace ovliviiuje hvézdu dvojim zptiisobem:
(i) pusobi proti gravitaci spolu s gradientem tlaku, a (ii) zptsobuje rotacni zplosténi hvézdy. Oni se rozhodli

121



zplosténi ignorovat. Predpokladali rovnéZ sférickou symetrii dhlové rychlosti, tedy w = w(R). Vzhledem
k rota¢ni symetrii 1ze pro radidlni slozku odstfedivé sily piisobici na element slupky (pod dhlem ) psat

dF, = w?lsinddmp = w?Rsin®?9dmp , (444)

kam za hmotnost elementu dosadime

dMp .
dmpg = Py RdY Rsinddy . (445)
Integrovanim pies cely prostorovy thel w ziskdme stfedni hodnotu radidlni slozky odstfedivé sily pisobici

na celou slupku o hmotnosti d Mg

4
2 3
=
_ dM dM ™ 2
Efi/ag://@%z B sin9dy dp = w?R Rm/ﬁmﬁ&wz—&mep(ma
W 0Jo 47T 4—ﬂ: 9=0 3

Na plosnou jednotku povrchu koule o poloméru R ptsobi tedy radidlné odstiediva sila

1 - w?
R F, = 6 R dMp 447)

a piislusna rovnice hydrostatické rovnovahy nabude tvar

dpP GMpg w?
= — . 448
dMpg 4 R * 6mR (+43)

To je tfeba vzit v potaz i v rovnici konvektivni rovnovéhy.

Jejich metodu pfevzali a jeSté zdokonalili Endal a Sofia (1976). Pfedpoklddali opét, Ze misty stejné
teploty, tlaku a hustoty jsou ekvipotencidlni plochy a jako nezdvisle proménnou zvolili veli¢inu My, t.j.
hmotu obsaZenou uvnitf ekvipotencidlni plochy s hodnotou celkového potencidlu W. Misto poloméru R
zavedli jakysi efektivni polomér ekvipotencidlni plochy Ry vztahem

4
Vi = SnRY, (449)

kde Vi je objem pfislusné ekvipotencidlni plochy. To jim umoZnilo psat rovnici zachovani hmoty ve tvaru

dMy = pdVy = 47 R%pd Ry (450)
a tedy
dRy 1
— : 451)
dMy  4mR%p (
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coz je rovnice formalné stejnd, jako pro ptipad nerotujici hvézdy. Hodnoty vSech velicin, které se na ekvi-
potencialnim povrchu nezachovdvaji, sttedovali integraci pies povrch ekvipotencialni plochy.

Asi od druhé poloviny devadesétych let 20. stoleti se studiu vyvoje rotujicich hvézd soustavné vénuje
Zenevska skupina kolem prof. Maedera. Zaklady jejich pfistupu jsou popsany v praci Meyneta a Maedera
(1997). Tito autofi upozornili na problém nekonservativnosti rotace. Aby i presto mohli cely problém
pojednat jako jednorozmérny, predpokladali, Ze diferencidlni rotace ma takovy charakter, Ze ihlova rychlost
rotace w je konstantni na isobardch — plochach konstantniho tlaku. To vcelku dobfe odpovida existujicim
studiim turbulence u Slunce i u jinych hvézd. V literatufe se takovy charakter rotace nazyva obdlkovd rotace
(angl. shellular rotation). Pro mensi rotacni rychlosti 1ze takovou rotaci dobfe aproximovat vztahem w =
w(R), ktery pfedpokladali jiz Kippenhahn a spol. (1970). Meynet a Maeder (1997) ukdzali, Ze v takovém
pripad€ lze vyuZzit vySe naznaCeny postup s tim, Ze misto ekvipotencidlnich ploch se uvazuji isobary,
a odvodili pfisluSny tvar rovnic. Dalsi studie rotace hvézd jsou popsany v pokracujici sérii praci (Meynet
a Maeder 1997, 2000, Maeder 1997, 1999, Maeder a Meynet 2000b, Maeder a Zahn 1998) a shrnuty v praci
Maeder a Meynet (2000a).

Dosud jediné experimentdlni dvourozmérné 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 tieba fici, Ze vSechny tyto studie je tfeba povazovat za predbézné. Porovnavani vysledki se
skute¢né pozorovanymi hvézdami je proto tfeba Cinit s patfi¢nou reservou, nebot obecny problém v alespoi
dvourozmérném (rotacné symetrickém popisu) nebyl jesté zdaleka vyteSen.

11.3 Nékteré vysledky vyvoje rotujicich hvézd

Sackmann a Anand (1970) spocitali modely rotujicich hvézd hlavni posloupnosti o hmotnostech mezi
5 a 10 Mg a vyvoj rotujici hvézdy o hmotnosti 10 M, za predpokladu tuhé rotace (w(R) = konst.)
a zachovdni celkového momentu hybnosti (L = konst.). Pfi vypoctu vyvoje hvézdy tedy ménili model
od modelu thlovou rychlost rotace w(t) (kterou podle pfedpokladu zachovavali pro dany Cas konstantn{
v celém nitru hvézdy) tak, aby byla splnéna podminka

L = Iw = konst. , (452)

kde I oznacuje moment setrvacnosti celé hvézdy

I= / R*dM = / R*p(R)dV . (453)
M \%

Zjistili, ze za téchto predpokladi je vliv rotace na stavbu hvézd hlavni posloupnosti pomérné maly.
Bolometricky zafivy vykon se sniZuje jen o méné nez 7 % a polarni polomér hvézdy o méné nez 2 %.

Vyrazné zmény vSak nastavaji béhem nuklearniho vyvoje hvézdy. S postupnym riistem poloméru hvézdy
sice kles4 obvodova rychlost v na rovniku, ale ukazuje se, Ze pomaleji, nez rychlost kritickd vy oc R/
(viz @32)), ¢ili miize nastat situace

v 2 Verit - (454)
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Modely proto vedou k zavéru, Ze 1 hvézdy, které maji na hlavni posloupnosti nulového véku rotacni
rychlosti nékolikrdt mensi nez je rychlost kritickd, se béhem vyvoje na hlavni posloupnosti mohou stéit
rotacné nestabilni. Sackmann a Anand tim vysvétlovali mozny vznik hvézd se zdvojem.

Kippenhahn a spol. (1970) propocetli vyvoj rotujicich hvézd pro dva jiné mozné piipady: (i) moment
hybnosti se zachovava lokdlné v oblastech zéfivé rovnovahy zatimco v oblastech konvektivniho pfenosu
energie rotuje hvézda jako tuhé téleso a zachovava se celkovy moment hybnosti. (i) Moment hybnosti
se zachovavé lokdlné v oblastech méniciho se chemického sloZeni; v oblastech, kde je chemické slozeni
homogenni, rotuje hvézda jako tuhé t€leso a zachovava se celkovy moment hybnosti.

Vyvoj pro obé uvedené alternativy spocetli pro hvézdu o hmotnosti 9 M, pficemZ pro model na hlavni
posloupnosti nulového véku predpokladali tuhou rotaci. Vyvoj propocitali az do fazi vyhoreni helia a v obou
pripadech vedl v zavérecnych fazich ke vzniku rychle rotujiciho jadra a pomalu rotujicich vnéjsich vrstev.
Pro druhy uvazovany piipad zachovavani momentu hybnosti navic vyvoj na konci hlavni posloupnosti vedl]
rovnéz k rotaéni nestabilité hvézdy, autofi v§ak upozoriiuji, Ze jiZ pro model na hlavni posloupnosti nulového
véku kritickou rotaci predpokladali.

Kippenhahn a spol. také upozornili na to, Ze kdyZ rotace zmensuje efektivni gravitacni zrychleni, rotujici
hvézda se chova v jistych ohledech jako hvézda s ponékud mensi hmotnosti — vsechna vyvojova stadia
trvaji pro rotujici hvézdu ponékud déle nez pro nerotujici hvézdu o stejné hmotnosti.

Endal a Sofia (1979) propocetli vyvojové modely v rozsahu hmotnosti od 1,5 do 10 M, pro tfi rizné
alternativy: (i) tuhou rotaci, (ii) zcela lokélni zachovdni momentu hybnosti a (iii) pro realisticky model
simulujici co nejlépe ocekdavané prerozdélovani momentu hybnosti ve hvézdé (viz Endal a Sofia 1978).
Dosli k zavéru, zZe pokud hvézda na hlavni posloupnosti nulového véku rotuje s obvodovou rychlosti, kterd
se rovna alespon asi 60 % rychlosti kritické, dojde u ni béhem vyvoje na hlavni posloupnosti k rota¢ni
nestabilité, kterd miiZe napomoci vzniku hvézdy se zdvojem.

Kromé toho z jejich vypocti vyplyva, Ze pro stadium obri vedou jejich vypocty k niZ§im rotacnim
rychlostem neZ jednodussi rotacni modely, takze neni tfeba hledat dal$i mechanismy ztraty dhlového
momentu u obrd typu K.

Meynet a Maeder (2000) publikovali prvni sit’ vyvojovych modelti rotujicich hvézd v rozmezi hmotnosti
9 az 120 M, pro sluneéni chemické sloZeni a rizné pocatecni rotacni rychlosti. Pfedpokladali nekonserva-
tivni odstfedivou silu, vyvoj rotani rychlosti modelovali s uvdZzenim vSech znamych procesi a brali v potaz
i ztratu hmoty hvézdnym vétrem. Jejich vysledky shrnuji nésledujici odstavce.

Vyvoj rotacni rychlosti. Obecné lze fici, ze sekularni mechanismy pierozdéleni dhlového momentu,
jako je konvekce ¢i meridiondlni cirkulace, se uplatiiuji v obdobich klidného vyvoje, zatimco v rychlych
vyvojovych stadiich nemaji dost ¢asu se uplatnit a thlova rotacni rychlost se méni v zdsadé tak, Ze se lokalné
zachovava moment hybnosti. Pro modely na hlavni posloupnosti nulového véku byla prfedpokladana tuhd
rotace. Vyvoj probiha takto (obr. B8):

1. riist R, — pokles w; hvézdny vitr — diferencidlni rotace: Pomaly rust poloméru R, béhem hlavni

posloupnosti vede k tomu, Ze Ghlova rotac¢ni rychlost w vSude ve hvézdé postupné klesd, vcetné
centrdlniho konvektivniho jadra. Zaroven se ustavi diferencidlni rotace, s rotacni rychlosti klesajici
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smérem k povrchu hvézdy. Tak tomu je predev§im diky zapocteni ztraty hmoty hvézdnym vétrem.
(Testovaci vypocet, ve kterém byly uvazovany vSechny procesy kromé ztraty hmoty, vede k soustavné
rostouci rotacni rychlosti na povrchu hvézdy béhem vyvoje na hlavni posloupnosti a k dosazeni kritické
rotace.)

2. X. S 0,05 — smrstént jadra — zvyseni wisara: Ke konci Zivotni doby na hlavni posloupnosti, kdyz
relativni hmotnostni obsah vodiku klesne pod 0,05 a jadro se smr$tuje, zacne Ghlova rotacni rychlost
v centralnich ¢astech rust.

3. X. = 0— pokles R, — riist w — moznd nestabilita: Ve fazi celkové kontrakce hvézdy po spotfebovani
zasob vodiku v jadru roste ihlova rotacni rychlost v celé hvézd€. Zejména pro méné hmotné hvézdy
(ve studovaném rozsahu hmotnosti) dosahne v této fazi kratkodobé& rota¢ni rychlost i vice nez 80 %
kritické rotacni rychlosti na povrchu hvézdy.

Zajimavym zjiSténim je 1 to, Ze béhem vyvoje podél hlavni posloupnosti klesa rotacni rychlost na
povrchu hvézdy tim rychleji, ¢im vétsi byla pocatecni rychlost rotace. Pravé tak je zajimavé si povSimnout,
Ze povrchova rotacni rychlost béhem vyvoje klesa s ¢asem tim rychleji, ¢im je hvézda hmotné;si.
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Obrizek 58: Vlevo: vyvoj obvodovychrychlosti v na rovniku s ¢asem pro hvézdy s riznymi poéate¢nimi hmotnostmi, s poéateén{
v =300km/s a Z = 0,004. Vpravo: pomér w/we,it Ghlové rychlosti ku kritické dhlové rychlosti. Pfevzato z Maeder a Meynet
(2001).

Vliv na vyvojové drahy v HR diagramu. Vzhledem k tomu, Ze — jak jsme se jiZ Gvodem zminili —
zavisi tok zafeni na povrchu rotujici hvézdy pfiblizné€ na lokdlnim gravitacnim zrychleni, jsou polarni oblasti
hvézdy teplejsi nez oblasti rovnikové. Hvézda kromé toho nemé kulovy tvar a pojem efektivni teploty podle
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pivodni definice proto ztraci smysl. Aby i piesto bylo mozno konstruovat teoreticky HR diagram, zavedli
Meynet a Maeder (1997) stfedni efektivni teplotu rotujici hvézdy vztahem

L =oTks, (455)

kde S oznacuje plochu povrchu hvézdy.

Srovnéani rotujicich a nerotujicich hvézd ukazuje, Ze na hlavni posloupnosti nulového véku vede rostouci
rotace k poklesu jak efektivni teploty 7.g, tak zafivého vykonu L hvézdy. Rotujici hvézda se proto jevi jako
nerotujici hvézda s ponékud mensi hmotnosti.

Naproti tomu postupny vyvoj vede k tomu, Ze rotujici hvézdy maji vétsi L nez hvézdy nerotujici. Tento
fakt spolu s ptisobenim odstfedivé sily znamenaji také, Ze ztrata hmoty M z rotujicich hvézd je o 60 az
100 % vé&tsi, nez z hvézd nerotujicich. Pocatedni rotadni rychlost 200km s~ vede rovnéz k prodlouzent
Zivotni doby na hlavni posloupnosti asi 0 20 az 30 % a pokud porovnadvame isochrony, zvysi takova rotace
odhad stafi asi 0 25 %.

4.5 4 3.5
log T,

Obrazek 59: Vyvoj hvézd na H-R diagramu pro hvézdy rotujici (plnd ¢ara) a nerotujici (¢arkovana ¢dra). Pocate¢ni obvodové
rychlosti rotujicich hvézd byly v = 300 km/s. Pfevzato z Maeder a Meynet (2001).

Vliv na povrchové chemické slozeni. Velmi zajimavym disledkem rotace je to, Ze jiZ béhem vyvoje
na hlavni posloupnosti dochdzi u hvézd v uvazovaném rozsahu hmotnosti k obohacovdni jejich atmosfér
heliem a dusikem a naopak k vibytku uhliku a kysliku. Tento efekt roste s rostouci hmotnosti hvézdy (obr. &0).

Srovnani s pozorovanim. Je tieba si uvédomit, Ze srovnani vysledki modelt rotujicich hvézd s pozo-
rovanim je obtiZné nejen proto, Ze rotaéni modely se dosud vyvijeji a nejsou dokonalé, ale i proto, Ze pro
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Obrazek 60: Vlevo: pomér abundanci N/C dusiku a uhliku na povrchu v zavislosti na efektivni teploté T, pro hvézdu M = 20 Mg,
a rtizné hodnoty rota¢nich rychlosti od v = 0 do 400km/s. Vpravo: pomér povrchovych abundanci N/H v zdvislosti na
luminozité L, pro hvézdy s riznymi hmotnostmi a po&ate¢ni rychlosti v = 300 km/s. Pfevzato z Maeder a Meynet (2001).

danou hvézdu obvykle nezname sklon jeji rotacni osy. Pokud jde o hvézdu rychle rotujici, jeji pozorované
vlastnosti, v¢etné jeji zdanlivé polohy v HR diagramu, se pfirozené budou vyrazné liSit podle toho, zda se
na ni divame spiSe od pdlu ¢i spiSe od rovniku. Pfesto se 1ze dohadovat alespoii o dvou souvislostech:

1. Vznik hvézd se zdvojem. Z pozorovani je zndmo, Ze nejveétsi procento hvézd se zdvojem se pozoruje
kolem spektralni tfidy asi B2, coZ odpovidé na hlavni posloupnosti hmotnosti asi 9 M. Jak jsme vidéli,
pro hmotn&;jsi hvézdy béhem vyvoje povrchova rotacni rychlost rychle klesé (v disledku rostouciho
M a L) takze podminky pro dnik hmoty v rovnikovych oblastech se zhorSuji. To by s jevem hvézd
se zavojem mohlo souviset v pfipadé, Ze k nému v zdsadé dochazi néjakym vyvrhovanim materidlu
z hvézdy samotné.

2. Prebytek He, N u rotujicich hvézd. Z pozorovani se zda, Ze pro rychleji rotujici O hvézdy se pozoruje
prebytek helia, jsou zndmy i OBN hvézdy, u nichz je i prebytek dusiku, a ty se vyskytuji hlavné mezi
hvézdami hmotnéjSimi nez asi 40 M. Rovnéz se zd4, Ze obsah helia a dusiku v atmosférach rotujicich
B hvézd roste béhem jejich vyvoje na hlavni posloupnosti. Tato fakta jsou v dobré kvalitativni shodé
s modelovymi vysledky.

Vliv metalicity na rotacni nestabilitu. Maeder a Meynet (2001) spocitali rotaéni modely pro hvézdy
v rozsahu hmotnosti od 9 do 60 M, pro velmi maly obsah tézkych prvkia Z = 0,004, ktery odpovida
hvézdam v Malém Magellanové oblaku. Zjistili, Ze pii malém Z je mala opacita x,, 1atky, mala zafiva sila f,
v atmosféfe hvézdy (viz @I3)), &ili slabsi hvézdny vitr, malé ztrata hmoty M, a tedy i mald ztrata Ghlového
momentu hybnosti £ hv&zdy, coZ napomdhd vzniku rotadni nestability.

127



Uvedené zjisténi miZe souviset s neddvno pozorovanymi fakty, Ze hvézdokupy s niz§im obsahem
tézkych prvki obsahuji vyssi procento hvézd se zdvojem. Nové modely také 1épe predpovidaji obohacovani
atmosfér veleobrii dusikem, v souladu s pozorovanim veleobrt typu A v Magellanové mracnu a vysvétluji
veétsi pocet Cervenych veleobrt.

Zavérem poznamenejme, Ze Maeder a Meynet (2000a) publikovali podrobnou piehledovou préci o vyvoji

rotujicich hvézd.
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12 Vyvoj dvojhvézd

Z toho, co jsme si jiz o hvézdném vyvoji poveédéli, je ziejmé, Ze ve dvojhvézdé se rychleji bude vyvijet
hmotnéjsi slozka. Je-1i obéZnd perioda a tedy vzdalenost mezi sloZkami mensi nez urcitd mez, miize se stat
— jiz béhem vyvoje na hlavni posloupnosti, pravdépodobné;ji ale pii prechodu hvézdy z hlavni posloupnosti
do oblasti obrti po vypéleni vodiku v jadru — Ze se polomér hvézdy zvétsi natolik, Ze piekro¢i mez stability
a plyn z hvézdy za¢ne odtékat smérem k sekundarni, méné hmotné sloZce dvojhvézdy. Tento proces narusi
tepelnou rovnovéahu hvézdy ztracejici hmotu a vyrazné zméni jeji dalsi vyvoj. PopiSme si nejprve, jak se
vypocty ve stadiu vymény hmoty provadeéji.

12.1 Rocheav model a jednoduché odhady

Vzhledem k vyrazné koncentraci hmoty smérem k centru hvézdy Ize i ke studiu dvojhvézd velmi Gspésné
vyuzit Rocheiiv model, ktery je ov§em komplikovanéjsi, nez v pfipadé osamocené rotujici hvézdy. Predpo-
kladame opét, Ze hmotnost primdrni i sekundarni sloZky je soustiedéna do hmotnych bodl o hmotnostech

M a M,, w oznacuje thlovou obéZnou rychlost soustavy a zavedeme také hmotovy pomér

My

M,

Zvolme neinercidlni pravothlou soufadnou soustavu pevné spojenou s dvojhvézdou, kterd ma pocatek
v bodé M, a jejiZz osa x mifi od M; k Ms, osa y je na ni kolm4 a leZi v obéZné roviné a osa z je kolma
na obéznou rovinu, pfi¢emz vzdalenost A = 1 mezi obéma hmotnymi body zvolime za jednotku vzdalenosti
(obr. [6I)). Oznaéme vzddlenost t&€Zisté od bodu M; a M, jako x; a xo. Plati ziejm& x1/xy = My/M;
ary =1— x1,z &ehoZ dostaneme x1 = My /(M + Ms).

q (456)

o

M,

N

v pocatku.

Na infinitesimdlni télisko o hmotnosti m, nachazejici se v obecném bodé (, y, z), budou pisobit ti sily:
gravitacni pfitazlivosti obou hmotnych bodl a odstfediva sila odpovidajici rotaci soufadnicové soustavy.
Tyto sily maji tvar:
mM2

[r2f?

ry, F2:_G

ry, F3 = mw2r3 )

129



My
rn = (v,9,2), ro=(@—-1y,2), rg=|z———,9y,0] .
1 (z,y,2), r2=( y,2), T3 ( M1+M2y)

Oznacime-li jesté
ri=ri|, re=|ra|, 13=r3/, (457)

1ze celkovy potencidl onéch tif sil (/' = mV W) zapsat ve tvaru

M My, 1
Gy G —wr? . (458)

T1 T9 2

W:

Uhlovou ob&Znou rychlost w vyjadiime ze 3. Keplerova zdkona (A = 1)
wWrA? = G(M; + My) = GM,(1+ q) (459)

a pro zjednodusSeni zapisu misto potencidlu IV zavedeme potenciél

|14 1 qg 1
GMl T1+T2+2( +q)T3
1 1, 14g g’
= @4+ ) 4 q((l—2)+ P+ )+ L) —qr+ ———— . (460
(@ +y"+27) 2 +q((l—2)° +y +27) 5 ( y)q2(1+q)()
Rovnice ekvipotencidlnich ploch je pak
Q=C, (461)

kde C' je konstanta odpovidajici konkrétni ploéeéobr. 62). VSimnéme si jesté, Ze tvar ekvipotencidlnich
ploch je funkci jediné proménné, poméru hmot ¢
Miizeme se opét ptat po mistech, ve kterych je vysledna sila piisobici na testovaci télisko nulova, ¢ili

o0} 092 02
VQ = (%’?y’%) =0. (462)

Rozepsano do soutfadnic

o0

N

_3 _
5:—%(:172+y2+z2) 2 224q(-H) (-2 +y*+2%) 2 -22=0. (463)
Z této rovnice plyne feSeni z = (. Druhd rovnice
o0 _3 _3 14+
oy = (@ +y*+2%) 2 2y +q(—5) (1 —2)* +y* +27) -2y+7q 2y =0, (464)

2Podotknéme, e obdobn4 analyza se provadi v nebeské mechanice v problému ti t&les. Pi transformaci soufadnic tam kromé
odstiedivé sily vznikd i Coriolisova (F, o w X V), kterou v naSem staciondrnim pfipad¢ neuvazujeme (v = 0). Zminované
ekvipotencidlni plochy se nékdy nazyvaji kfivky nulovych rychlosti.
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x/A X/A

Obrézek 62: Potencidl Q(z, y, 0) a Q(z, 0, 2) pro dvojhvézdu s hmotnostmi M; = 4,0 Mg, My = 3,2 M, (¢ = 0,8). Znazornény
jsou polohy Lagrangeovych libraénich bodd a kritickd ekvipotencidla, pfi jejimz piekroceni by dochazelo k pretoku hmoty.
Naznacené jsou i kulové hvézdy, s poloméry R;, Ro, jaké by mély na hlavni posloupnosti nulového véku (v ¢ase ¢ = 0). Ve
skute¢nosti by ov§em tvar povrchu hvézd nezistal kulovy, ale pfizpisobil by se uréitym ekvipotencidldm.

131



-1 -0.5 0 0.5 1
x/ A

Obrazek 63: Pribéh funkce % pro pomér hmotnosti ¢ = 4,0/3,2 = 0,8 a jeji kofeny, coz jsou soufadnice Lagrangeovych
libra¢nich bodii L, Lo, L3. Tence jsou vyznaceny funkce pro dalii hodnoty ¢ = 10~%,1073,1072,0,1,0,5, 1,0.

ma dvé feseni. Vezméme nejprve y # 0, po kraceni y totiz mame

1

q

oo T
coz je mozné splnit pouze kdyz

rr=rqg=1. (466)

Jedna se o dva body v obézné rovin€, ve vrcholech rovnostranného trojihelnika s body M;, M,. Nazyvaji
se Lagrangeovy body L4 a Ls.
Pokud y = 0 (¢ili hleddme kolineérni feSeni na ose x), pak ze tfeti rovnice
0z, 0,0) x  q(l—2x)

— 1 —q=0 467

plyne polynom 5. stupné pro z (s parametrem q), ktery ma tfi redlné kofeny (obr. [63). Tém se obvykle fika
L (bod mezi M a M,); Lo (lezici za Ms) a L (lezici vné M).

Jak jsme se jiz zminovali u jednotlivych hvézd, vyznam ekvipotencidlnich 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. Prakticky navod jak
pocitat rozméry kritické meze pro zvoleny pomér hmot Ize nalézt v apendixu prace Harmanec (1990).

Fyzikalni klasifikace dvojhvézd. Rochetiv model poskytuje kritérium pro dodnes vyuZivanou fyzikaln{
klasifikaci dvojhvézd na:
1. oddélené, kdy obé slozky maji rozméry mensi nez kriticka plocha;

2. polodotykové, ve které je jedna slozka uvnitf kritické plochy a druh4 ji pravé vypliuje, tudiZ dochazi
k pretoku hmoty pies bod L1;
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3. dotykové, kdyz obé€ slozky zaplnuji nebo prekracuji kritickou plochu a maji spolecnou atmosféru.
Eventudlné miiZe dochdzet k tniku hmoty ze systému pies bod L.

12.2 Vypocet hvézdného vyvoje ve stadiu vymény hmoty

Je zfejmé, Ze problém vyvoje dvojhvézd je tloha, kterd zasadnim zptisobem narusuje predpoklad sférické
symetrie, UspéSné pouZzity v pfipadé modeli osamocenych hvézd. Jak jsme si ukdzali pomoci Rocheova
modelu, projevi se naruSeni nejen sférické, ale i osové symetrie ve chvilich, kdy hvézda expanduje na mez
dynamické stability.

Nésledny pienos hmoty mezi slozkami probiha formou plynného proudu, ktery vytéka z okoli Langran-
geova bodu L, a je v disledku Coriolisovy sily nevyhnutelné strhavan ve sméru obéZného pohybu hmotu
ztrécejici slozky. V fadé pripadti — jak ukazuji i nejnovéjsi tfirozmérné hydrodynamické modely — oblétne
druhou hvézdu a pfi ndvratu slozité interaguje s pivodnim proudem (vznikne horky pds). Kolem hmotu
prijimajici slozky se vytvaii akrecni disk a téz sférickd obalka. Cést plynu opousti dvojhvézdu a odnasi
s sebou tedy ¢ast hmoty, i ¢ast ihlového momentu soustavy (obr. [64)).

Obrazek 64: Nakres modelu dvojhvézdy 3 Lyrae, sestavajici z obra spektralniho typu B6—8II o hmotnosti 3 M), z néhoz pretéka
hmota na trpaslika typu B, s hmotnosti 13 M. Rychlost pfenosu hmoty dosahuje M =2-10° Mg /rok, coz vysvétluje
pozorované prodluZovani ob&Zné periody P =19s /rok. Hmotu pfijimajici sloZka je skrytd v akre¢nim disku a cirkumsteldrn{
obadlce; v misté kontaktu disku s proudem hmoty jsou zndzornény kolmé vytrysky. Pfevzato z prace Harmance (2002b).

Ze vSech téchto diivodi — i pies velky pokrok ve vypocetni technice — fyzikalné konsistentni vypocty
vyvoje dvojhvézd ve fazi vymény hmoty dosud neexistuji. Presto existuje jiz od konce Sedesatych let postup,
jak vyménu hmoty ve dvojhvézdach alesponi zhruba modelovat, a jak si ucinit pfedstavu, co asi miZeme
u redlnych soustav oekavat. Vychazi se z ndsledujicich zjednodusent:

1. Pocita se jednorozmeérny model hmotu ztracejici hvézdy, misto skutecné geometrie Rocheova modelu
se za dosazeni meze stability pokladd, kdyZz hvézda dosdhne takového poloméru R (t), Ze se jeji
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objem rovna objemu odpovidajici Rocheovy meze pro okamzity pomér hmot obou slozek. Ten 1ze
dobfte popsat jednoduchou aproximacéni formuli (Paczyriski 1971)

: M (t)
Resc(t) = (0,38 + 0,21 A1), 468
()= (03802105 310 ) 400 (68)
kde M, (t), M5(t) a A(t) oznacuji hmotu slozky, kterd hmotu ztraci, hmotu pfijimajici slozky a vzda-
lenost stfedli obou hvézd v Case ¢.

2. Veskera hmota, ktera expanduje pies kriticky polomér dany vztahem @68) okamZité odtéka smérem
ke druhé sloZce dvojhvézdy. Hrubé odhady expanze plynu do vakua ukazuji, Ze tento predpoklad neni
nesmyslny.

3. Prenos hmoty je konservativni, t.zn., ze veskera hmota, odtékajici ze sloZky 1 je zachycena sloZkou
2 a 7ze 7addna hmota neunikd ze soustavy. Navic se uvazuje jen moment moment soustavy souvisejici
s obéZznym pohybem L, a zanedbdvaji se rotani momenty hybnosti £,.. Toto druhé zjednoduseni
je dosti pfijatelné, nebot rotacni momenty jsou ve srovnani s obéZnym momentem podstatné mensi
(Navic by pfipadny mechanismus pfenosu momentu hybnosti mezi L., a L, byl beztak malo
ucinny.)

4. Model hmotu piijimajici sloZky se obvykle nepocitd, pouze se registruje jeji okamzita hmotnost tak,
aby celkova hmotnost soustavy zlistala zachovana. Tim se modelovani vyhne problému realného
popisu hydrodynamického pfenosu hmoty mezi slozkami.

Vzdalenost slozek dvojhvézdy. Za zminovanych pfedpokladui plati zdkon zachovani hmoty

a také zdkon zachovani celkového (obéZného) momentu hybnosti
. M 1 M- 2 M 1 M. 2 2w A
A VAR VA VAN VAR & *470)
Tento vztah lze jesté upravit pomoci 3. Keplerova zdkona
A3 G(M; + M)
el St S kit 74 471
P2 472 “71)
do tvaru
M2M?2
L2, =G—1-2 4 472
orb Ml + M2 ( )

3Naptiklad pro hvézdu o hmotnosti M; = 4 M, poloméru Ry = 5 R, rotaéni periodé P = 2 d by bylo Lot ~ kM R3w ~
1,8-10%* kg m?, kde koeficient & ~ 0,05 je dosti maly, nebot hmota je znaéné koncentrovans ke stiedu. V porovnani s tim vychdzi
ve dvojhvézdé s My = 3,2 M, a se vzdalenosti A = 12 R, hodnota Lo, = (GMEM3 /(M4 My)A)~1/2 ~ 1,0 - 10*0 kg m?,
¢ili o 2 fady vetsi.
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M,/ Mg

Obrazek 65: Zmény vzdélenosti dvojhvézdy s pocate¢nimi hmotnostmi M; = 4 My, My = 3,2 M béhem pfenosu hmoty,
v zdvislosti na hmotnosti M (dle @Z4)). Cervené je vyznacen vyvoj takové dvojhvézdy pii realisticky poéitaném pienosu hmoty
— ptivodni hmotovy pomér ¢ = Ms/M; = 0,8 se vice nez pievratil (na hodnotu ¢ = 1,89).

coz se pro piipad konstantni celkové hmoty @69) redukuje na podminku
AQME()ME(t) = C. (473)

Miizeme si ptirozené poloZit otdzku, kdy bude vzdalenost mezi obéma hvézdami minimalni. V posledni
rovnici @73) vylou¢ime hmotnost M, s vyuzitim @69)

A(M,) = CM*(K — M;)™> (474)
a hleddme, kdy bude derivace této funkce podle hmoty M; priméru nulovd. Dostaneme

dA(M)

I —20M3(K — M) 2 +2CM;*(K — M) =0, (475)
1

coZ po tpravé vede na podminku
—(K—=M)+M =—-K+2M;, =0 (476)
neboli
My = M. 477)

Vidime, ze vzdalenost mezi hvézdami je pri konservativnim prenosu hmoty mezi slozkami minimalni
ve chvili, kdyZ se hmotnost obou téles vyrovna. Pfi toku z hmotné&jsi sloZky na méné hmotnou (M; > Ms)
se vzddlenost zmensuje; pii opacném toku (M; < Ms), respektive po prevraceni hmotového poméru, se
vzdalenost zvétSuje (obr. [B3).
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Nekonzervativni prenos hmoty. V nékterych pracich z novéjsi doby se uvazuje parametricky ztrata
hmoty a thlového momentu ze soustavy. Napt. de Loore a De Greve (1992) predpokladaji vztah ve tvaru

M, 6dM1
dt dt

pri¢emZ parametr 3 voli konstantni pro celou fazi vymény hmoty, obvykle roven 0,5. To je nepochybné
urcity nedostatek, nebot’1ze predpokladat, Ze ve fazich rychlejSiho prenosu hmoty je pravdépodobnost uniku
hmoty ze soustavy vétsi, nez ve fazich pomalych. V tomto modelu tedy (1 — 3) z hmoty opoustéjici slozku 1
unikd ze soustavy.

vvvvvv

(478)

kladali, Ze Ghlovy moment je imérny celkové hmotnosti soustavy M (t) = M (t) + My(t), ¢ili
Lo M 479)

a zménu momentu hybnosti popisovali parametrickou rovnici
AL AMY"
—=1- <1 — —) , (480)

kde konstantu v po pokusech s modelovanim konkrétni dvojhvézdy volili rovnou 2,1. Autofi pii téchto
nekonservativnich vypoctech modelovali i vyvoj sloZky pfijimajici hmotu, ovSem pouze tak, ze ptridavali
piisluSnou hmotnost o daném chemickém sloZeni.

Model hvézdného nitra. Hvézdné nitro primdru se musi odtoku hmoty jistym zplisobem pfizpusobit.
Zésadni je, aby polomér hvézdy R(t) vychazel na Rocheové mezi R, (t) a ne mensi nebo vEtsi. Vypocet
modelu ve fazi odtoku proto probihd nasledovné (Kippenhahn a Weigert 1967):

1. Pro pocateéni hodnoty M, (tg), Ma(to), A(to) spoéteme konstanty K, C' ze vztahu (@69), EZI).
2. Zkusmo zvolime At vyvojového modelu.
3. Spoéteme polomér Rocheovy meze Ryt (t).
4. Je-li Ry(t) > Reit(t), zvolime odpovidajici hodnotu dM; < 0 podle osvéd¢eného vztahu
dM; = —M;(t) - min[s(log Ry (t) — log Reit(t)), 0,03], (481)

kde konstanta s miZe nabyvat hodnotu mezi 0,1 a 0,5. VS§imnéme si, Ze timto nedovolujeme zménu
hmotnosti o vice nez 3 %.

5. Vynechdme jednu nebo nékolik prvnich slupek v diferen¢nim schematu tak, aby hvézda méla novou
hmotnost

My (t+ At) = M;(¢) + dM; (482)
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10.

tyto vrstvy ,,odtekly‘ k sekundarni hvézdée. Pokud slupky ¢islujeme od povrchu, musime je v takovém
piipadé jesté piecislovat. Jinak feeno, tiloha je v nezavisle proménné M nyni definovéna na intervalu
(0, My (t) + dM;) misto ptivodniho intervalu (0, M;(t)).

. Pomoci rovnic @69), B@73) a @GR, spocteme nové hodnoty My (t + At), A(t + At) a Rt (t + At).

Zménime polohu bodu My, tj. hranice, kde je jiZ tteba uvaZovat neadiabatickou konvekci a nedplnou

ionizaci v podpovrchovych vrstvéch, a to tak, aby bylo
Mp(t+ At) < Mp(t)
M(t+ At) = M(t)

(483)

Spocteme novy model nitra — I. superiteraci spravného modelu. Zejména nds zajima vysledny
polomér hvézdy R (t + At).

Je dilezité si uvédomit, ze expanze povrchovych vrstev a naruseni tepelné rovnovahy vedou ke
zméndm zdrivého toku Ly i v podpovrchovych vrstvdch a rovnici tepelné rovnovéhy (I32)), popisujici
zménu Lp od mista k mistu, je 1 v nich proto tieba feSit. (Zde se pravé vyplati, jsou-li zmény
vnitini energie popisovany pifimo pomoci entropie, nebot’ se pak nedopoustime Zadnych zanedbani
v pfisluSnych rovnicich.)

Ve stadiich vymény hmoty je ovSem na zacitku kazdého modelu tfeba znovu spocitat povrchovy
trojiithelnik @93) v diagramu L vs. T,g pro novou hmotu modelu. V rychlejsich stadiich pienosu
hmoty je to nutné délat dokonce pfed kazdou superiteraci.

Polomér hvézdy R, (t + At) porovname s o¢ekdavanym polomérem Rocheovy meze R (t + At).
Pokud se obé hodnoty lisi vice nez o pozadovanou presnost, zvolime pomoci linedrni interpolace
novy ¢asovy krok At (tzn. vratime se k bodu 2) a spoc¢teme 2. superiteraci. To opakujeme tak dlouho,
az je dosazeno pozadované shody polomérl R, (t + At) a Reyt(t + At).

Praxe ukazuje, Ze kromé velmi komplikovanych stadii staci obvykle 1 aZ 3 superiterace k nalezeni
konzistentnitho modelu (tj. hodnot At, d My, resp. M a struktury nitra).

Po ukonceni zminiovanych superiteraci provedeme obvykly ¢asovy krok vyvojového modelu, ¢ili
zménime chemické sloZeni dle (BQT)), a vratime se k bodu 2.

Vypocet faze pfenosu hmoty ukon¢ime v okamziku, jakmile vyjde Ry (t) < Reis(t).

12.3 Nékteré vysledky modelovani vyvoje dvojhvézd

Je tfeba si uvédomit, Zze vyvoj dvojhvézd nabizi mnohem vice kombinaci, nez vyvoj osamocené hvézdy.
Zacatek stadia vymény hmoty mezi sloZzkami zavisi na pocatecni obézné period€ soustavy a na hmotach
obou slozek, dalSimi faktory jsou chemické sloZeni a dosud ne dobie prostudovand dynamika pienosu
(mnoZstvi hmoty a momentu unikajicich ze soustavy).

Z vyvoje osamocenych hvézd vime néktera fakta:
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1. Béhem vyvoje od hlavni posloupnosti nulového véku dosahuje hvézda postupné nékolika lokdlnich
maxim svého poloméru R(t). Ne kazdé nasledujici maximum je nutné vétsi nez posledni pfedchozi,

avSak absolutnim maximem je urCity okamzik ve stadiu veleobra na konci oné ¢asti vyvoje, kterd je
urcovana jadernymi reakcemi.

2. Zivotni doba pobytu hvézdy na hlavni posloupnosti je klesajici funkci hmotnosti hvézdy. To pro
dvojhvézdy znamend (pfi rozumném predpokladu, Ze obé slozky dvojhvézdy vznikly soucasné), ze
drive bude expandovat vZdy hmotnéjsi z nich. Casto se pro ni voli termin primdrni sloZka ¢i primar.

MiZeme ovsem rozliSit dva piipady vymény hmoty mezi slozkami (Kippenhahn a Weigert 1967):

pripad A: je-li vzdalenost A mezi slozkami dostate¢né mala, mize k vyméné hmoty dojit jesté béhem
pobytu primarni slozky na hlavni posloupnosti.

pripad B: situace, kdy k prekroceni Rocheovy meze primarni slozZkou dojde teprve v obdobi rychlé
expanze poloméru hvézdy po vyhofeni vodiku v jejim jadru.
Plavec (1968) odvodil parametrické vztahy, pomoci kterych 1ze pro konkrétni dvojhvézdu odhadnout

kritické hodnoty obézné periody pro to, aby doslo k nékterému piipadu vymény hmoty. S pouzitim vypocti
vyvoje osamocenych hvézd pro chemické sloZzeni X = 0,708 a Z = 0,02 vysly periody (ve dnech)

log P° = 0,441 log M, — 1,06 — s(q) , (484)
log P! = 0,731 log M; — 0,86 — s(q), (485)
log P = 2,201 log M; — 0,04 — s(q), (486)

kde s(q) = 1,5logr + 0,5log(1 + q), pfiCemz r = R/A je stiedni relativni polomér Rocheovy meze
(podle @68)) a ¢ = M,/M; je hmotovy pomér mezi sekunddrni a priméarn{ slozkou. Piipad A vymény
hmoty nastane, pokud ob&Zn4 perioda soustavy lezf mezi P° a P! a ptipad B, je-li perioda mezi P’ a P!,
Naptiklad pro dvojhvézdu se slozkami M; = 4 My a My = 3,2 M, vychazeji hodnoty hrani¢nich period
PY=0,47d, PI =1,12d, P! =56,9d.

Ackoliv prvni pokusy o modelovani vymény hmoty byly ¢inény jiz roku 1960, lze za prvni dostate¢né
realisticky vypocet povazovat sekvenci modeli publikovanych Kippenhahnem a Weigertem (1967).

Priklad konkrétni dvojhvézdy 4 M a 3,2 M. PopiSme si pribéh vyvoje dvojhvézdy o pivodnich
hmotnostech 4 M, a 3,2 My, jak jej propo¢etl Harmanec (1970) (viz obr. [66):

1. ¢ast = 0, ZAMS: Na pocatku vyvoje méla uvaZovana soustava obéznou periodu 18785. Ke kontaktu
primarni slozky s mezi stability dojde aZ po vyCerpani vodiku v jejim jadru; jedna se o pripad B.

2. t = 93,5 Myr, expanze obdlky — zacdtek prenosu hmoty — zmensovdni A: Polomér primaru Ry =
4,78 R, ¢ini dvojndsobek poloméru na pocatku hlavni posloupnosti a je na Rocheové mezi. Obdlka
hvézdy expanduje v dlsledku tepelné nestability v jadru, a ztrdta hmoty z povrchovych vrstev tuto
nestabilitu jesté urychlila. Pfenos hmoty se proto v prvnim stadiu prudce zrychluje. Tomu napoméha
i zmensSujici se vzdalenost A mezi slozZkami.
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Obrazek 66: H-R diagram pro primdrni slozku dvojhvézdy 4 M, a 3,2 M. Dal${ parametry dvojhvézdy na pocétku
prenosu hmoty jsou: poloméry Ry = 4,78 Rg, R = 2,47 R, spektrdlni typy B7 III a B8 V, vzdélenost mezi slozkami
A = 11,95 R, a orbitédlni perioda P = 1,785d. Hlavni posloupnosti nulového stii{ (ZAMS, Eerchované &iry) jsou
vyznaéeny dv€ — pro dvé rtiznd chemickd slozeni: X = 0,602,Y = 0,354a X = 0,Y = 0,956. Vyvoj je zachycen pied,
béhem i po pfenosu hmoty. Pfenos hmoty probihd mezi body 2 az 11; jednotlivé body jsou popisované v textu. Model
konéi v bodé 18 mimo jiné z toho diivodu, Ze ptivodné sekundarni hvézda by v této fazi pravdépodobné dosdhla Rocheova

poloméru a zacal by pretok hmoty zpét na primdr. Pfevzato z prace Harmance (1970).
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3. ¢as od zacdtku prenosu hmoty t; = 84000yr, My = My — A minimdlni: Po kratké dobé maji
obé¢ slozky stejnou hmotnost 3,6 M a vzdilenost mezi nimi dosahuje minima. Od toho momentu
vede pokracujici vyména hmoty k narlistani vzdalenosti mezi sloZkami, coZ pfirozené brzdi rychlost
prenosu.

4. t; = 110000 yr, prvni maximum dM /dt: Vzdalovani pfevladne nad vlivem tepelné nestability,
rychlost pfenosu hmoty dosdhne svého maxima 9- 1075 M, za rok a po&in4 klesat (obr.[&7)). Hmotnost
primérni hvézdy ¢ini v té chvili 3,37 M.

5. ts = 127800 yr, g prevrdcené, podpovrchovd konvektivni zona: Po 127800 letech se ptivodni hmotovy
pomér mezi slozkami vyméni. Klesajici efektivni teplota vede — podobné jako pii vyvoji osamocené
hvézdy — k poklesu ionizace v podpovrchovych vrstvach hvézdy a s tim souvisejicim vznikem
konvektivni zony. Asi po 400000 letech od zacatku odtoku zacne tato konvektivni zona prudce
naristat smérem do nitra hvézdy (obr. 68)).

Je dobre si uvédomit, Ze vnitini ¢asti hvézdy se téméf po celou dobu pienosu hmoty chovaji znacné
autonomnim a vcelku neménnym zpisobem: rovnomérné se smrstuji, aby kompensovaly nestabilitu
vzniklou zanikem centralniho nukledrniho zdroje energie. Urcité zmény jsou vSak patrné. Centralni
teplota v poméru k centrdlni hustoté hned na zacatku odtoku zac¢ina nartstat prudceji nez pred jeho
zacatkem (obr. [69).

To je chovani pravé opacné, nez jaké ukazuji modely vymény hmoty v piipadé A. Tam totiZ centralni
teplotu urcuje predevsim produkce nukledrni energie a ta s ibytkem hmotnosti hvézdy pfirozené
kles4. Na zacatku odtoku v piipadé A klesa proto i centrdlni teplota.

K pochopeni priibéhu prenosu hmoty je tfeba si povS§imnout chovani hlavniho zdroje energie v daném
ptipade: vodikové slupky. Oblast, v niZ probiha slu¢ovani vodiku na helium se béhem celého odtoku
absolutné i relativné zmenSuje. Maximum produkce se pritom b&hem prvni ¢asti odtoku zvolna
presouva smérem k centru, a to jak v poloméru, tak ve hmoté€. To souvisi s rostouci teplotou a hustotou
centrdlnich ¢asti hvézdy. Energeticky vykon slupky ale soucasné klesa. To je zptisobeno jednak tim,
Ze klesd hustota a teplota vnéjSich Casti slupky, nebot’ tyto vrstvy béhem ztraty hmoty expanduji z&asti
na dkor své vnitini energie, a za druhé proto, Ze ve spodnich Castech slupky rychle ubyva vodiku.
Ubytek vodiku nakonec zpiisobi, Ze se (klesajici) maximum hofeni vodiku ve slupce zaéne piesouvat

smérem k povrchu ve hmoté¢.

Vv s

6. ts = 472900 yr, minimum L: Postupné prakticky zanikne piivodni tepelnd nestabilita vnéjSich vrstev
hvézdy, vyvolana ztratou hmoty, a dalsi odtok hmoty jiZ probihad pouze pod vlivem tepelné nestability
v jadru. Tim samoziejmé ubude i pohlcovani zafivé a vnitini energie v obalu a 472 900 let po zacatku
odtoku dosdhne zafivy vykon hvézdy minima a za¢ina opét nardstat. K tomuto ristu prispély jesté dalsi
divody. Pfechod na konvektivni pienos energie ve vnéjsich c¢astech hvézdy vytvoril (podobné jako
u vyvoje osamocené hvézdy) lepsi podminky pro hoteni vodiku ve slupce, takZe produkce energie v ni
zacind rist. Mimo to se jiz hvézda v té dobé zbavila vSech vrstev s ptivodnim chemickym slozenim
a u povrchu se proto méni i velikost rozptylu zafivé energie.
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Obréazek 67: Rychlost pfenosu hmoty —dM/dt ([dM/dt] = 1075 M) v zavislosti na Case t pro dvojhvézdu 4 M,
a 3,2 M. Pfevzato z Harmanec (1970).
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Obrazek 68: Zmény vnitini struktury primarni slozky dvojhvézdy 4 Mg a 3,2 M, v prub&hu pfenosu hmoty. Kazda slupka
je oznacena absolutnim hmotnostnim podilem (v jednotkach M). Hranice konvektivnich zén jsou znaceny ¢arkovanou
&arou, oblasti termonukledrnich reakci (s produkci energie vétsi nez 10 erg/g/s) jsou Srafované, maximum produkce
energie ve slupce je erchovanou ¢arou. Pfevzato z Harmanec (1970).
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Obrazek 69: Zavislost centrdlni hustoty p. a centrdlni teploty 7. pro vyvoj primarni slozky dvojhvézdy 4 M, a 3,2 M.
Srovnej s obr. 24l Pievzato z Harmanec (1970).

10.
11.

12.-18.

ts = 720000 yr, druhé maximum dM /dt: Konvektivni zéna ma jesté jiny disledek: rychlejsi rust
poloméru hvézdy a nasledkem toho i1 pfechodné druhé maximum pfenosu hmoty od zacatku odtoku,
asi 2,5 - 1079 M, za rok.

ts = 1,11 Myr, minimum T.g, malé dM /dt: Poté se rozloha konvektivni zOny i rychlost ztraty hmoty
opét zmensuji, minima dosdhne i efektivni teplota a konci rychla faze odtoku. Dalsi vyvoj je urCovan
jiZ jen tepelnou nestabilitou jadra hvézdy. Rychlost odtoku hmoty v té dobé ¢inf asi 4 - 107 M, za rok
a ddle se zpomaluje. Efekty ztraty hmoty z povrchu hvézdy jsou v té dobé uz tak malé, ze se hvézda
chova prakticky stejné jako osamocend hvézda ptivodni hmotnosti v podobném vyvojovém stadiu.

. ts = 2,08 Myr, rust T, — slucovdni He na C: Rust centrdlni teploty pokracuje a v jadru zacina

dochézet k nuklearni syntéze helia na uhlik.
ts = 2,41 Myr, jadernd konvektivni zona: V centru vznikd nova konvektivni zéna.

ts = 2,51 Myr, riist ege — expanze slupky H — pokles ey — konec expanze obdlky — konec prenosu
hmoty: Nardstani produkce v jadru ovSem zhorsi podminky pro hofeni ve vodikové slupce, obal
hvézdy prestane rist a 2517900 let po zacatku odtoku faze vymény hmoty konéi. Pivodné primarni
hvézda m4 nyni hmotnost pouhych 0,53 M, ale polomér 25,0 R a obsah vodiku na povrchu ¢ini
pouze 0,256 proti pivodniho 0,602. Ob&Zn4 perioda dvojhvézdy se prodlouZila na 84¢2 a pomér hmot
se z pavodniho poméru M, /M; = 0, 8 vice nez prevratil na M; /M, = 0,079.

ts = 2,60 aZ 12,6 Myr, kontrakce — ZAMS pro He hvézdy: Konkrétni vypocet, ktery jsme pouZzili
jako ilustracni piiklad, pokracoval i po skonc¢eni vymény hmoty. Pivodné primarni slozka v disledku
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Obrazek 70: Zmény vnitini struktury piivodné primarni slozky dvojhvézdy 4 Mg a 3,2 M po skonceni pfenosu hmoty.
Znacen{ je podobné jako na obr. Prevzato z Harmanec (1970).

rostouci produkce hofeni helia v jadru rychle kontrahuje a zahiiva se, takZe roste efektivni teplota,
postupné mizi podpovrchova konvektivni zéna a hvézda se presouva v HR diagramu z oblasti obrt
az do blizkosti hlavni posloupnosti heliovych hvézd (obr. [Z0).

V Case 12,6 milionu let od zacatku vymény hmoty hvézda konecné znovu dosdhne stavu tepelné
rovnovahy a lokdlniho minima svého zarivého vykonu. Je zajimavé si uvédomit, Ze se tak stalo
az v dobé, kdy obsah helia v jadru v dasledku nuklearni pfemény jiZ poklesl zhruba na polovinu
(Y = 0,484). Plivodné¢ hmotnéjsi slozka dvojhvézdy je v té dobé horkym trpaslikem s polomérem
pouhych 0,208 R,.

Vysledky vyvoje ve dvojhvézdé mohou byt velmi rozmanité. Konkrétni vypocty ukazuji, ze vyvoj
heliové hvézdy miiZze vést k dal§imu pfenosu hmoty jesté diive, nez se staci k mezi nestability pribliZit
puvodné sekundarni slozka, opacny piipad je vSak Castéjsi. V tom piipadé€ se miiZe stét, Ze se zacne pirendset
hmota na horkou kompaktni hvézdu, na jejimz povrchu tak mize dojit i k nukledrnimu hofenf a k eruptivnim
jevam.

Obecné Ize ale uzavfit, Ze pokud k vyméné hmoty dojde v kterékoliv fazi vyvoje hvézdy, ve které z divodu
zmén jeji vnitini stavby dochazi pravé k ristu poloméru, vede prekroceni meze stability ve dvojhvézdé
k fazi mohutné vymény hmoty mezi slozkami, pri které se pavodni hmotovy pomér vice nez vyméni.
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12.4 Modely vyvoje dvojhvézd versus pozorovani

Vyvojovy paradox. Prvnim problémem, ktery se vypocty vymény hmoty ve dvojhvézdach pokousely
vytesit, byl vyvojovy paradox polodotykovych soustav. KdyzZ totiz byly ziskany udaje o zdkladnich fyzi-
kalnich vlastnostech dostatecného poctu dvojhvézd a kdyz zacala byt po roce 1950 vyuzivana klasifikace
dvojhvézd na oddélené, polodotykové a kontaktni, ukdzalo se, Ze ve vSech pripadech zapliiovala Rocheovu
mez u polodotykovych soustav méné hmotnd sekundarni slozka (obr. [7T)). V té dobé€ bylo uz z teorie stavby
hvézd jasné, Ze rychleji by se méla ve dvojhvézdé vyvijet a k Rocheové mezi expandovat hmotnéjsi z obou
slozek. A pozorovani se zdala ukazovat pravy opak.

Se skvélym fyzikdlnim citem navrhl mozné vysvétleni zdanlivého paradoxu Crawford (1955). Postulo-
val, Ze rychleji se bude skute¢né vyvijet hmotné;si slozka a Ze dojde k vyméné hmoty, kterd obrati piivodni
pomér hmot. (Jeho hypotéze velmi vytrvale oponoval astronom ¢eského ptivodu Zdenék Kopal.) Trvalo vice
nez 10 let, nez byla Crawfordova hypotéza vypocty vymeény hmoty vytecné kvalitativné potvrzena. Vtip
spociva v tom, Ze rychld pocate¢ni faze vymeény hmoty, béhem niz se ptivodni pomér hmot pievrati, probiha
vici ostatnim fazim vyvoje tak rychle, Ze mame statisticky velmi malou Sanci podobny systém pozorovat.

Obrazek 71: Schéma polodotykové soustavy, ve které Rochetdv lalok vypliiuje méné hmotna sekundarn{ slozka. Pfevzato z Cra-
wford (1955).

Hvézdy se zavojem. Po tspéSném vyieseni vyvojového paradoxu se zacali astronomové pfirozené zajimat,
zda 1 dalsi vysledky vymény hmoty by bylo moZno ztotoZnit s néjakymi pozorovanymi systémy. Kiiz
a Harmanec (1975) formulovali obecnou hypotézu, Ze vyména hmoty v pozdéjSich stadiich pripadu B
vede ke vzniku hvézd se zdvojem. Hypotéza nabizela vysvétleni vzniku zavoji kolem téchto hvézd, divod
jejich velké rotaéni rychlosti a také vysvétleni nékterych typti pozorovanych zmén. Urcity pocet dvojhvézd
s ocekdvanymi vlastnostmi se pak skute¢né€ podafilo mezi hvézdami se zdvojem objevit. Dnes se soudi,
Ze navrzeny mechanismus je jednim z moZnych, nemiZe vSak byt jedinym, nebot’ se nepodafilo nalézt
ocekdvané procento zdkrytovych dvojhvézd mezi hvézdami se zdvojem.
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Excentrické drahy, magnetické polary. Dnes se vyména hmoty povaZuje za integralni soucast ve vyvoji
dvojhvézd a existuji Cetné vice ¢i méné propracované scénare. Napt. Habets (1987) predpoklad4, Ze prvni
faze vymény hmoty ve hmotné dvojhvézdé vede skutecné ke vzniku hvézdy se zavojem a ke vzristu obézné
periody, i pfi CasteCné ztraté hmoty a thlového momentu ze soustavy. Rovnéz bral v potaz pienos a ztratu
hmoty ve formé€ hvézdného vétru jesté pred tim, neZ hvézda dosdhla Rocheovy meze. Dalsi pienos hmoty
z pivodné primarni sloZky nastava ve fazi hofeni helia a uhliku a hvézda nakonec vybuchne jako supernova,
coz vede ke vzniku vystredné drdhy, ve které se pohybuje zbytek supernovy — neutronovd hvézda —
a hmotna hvézda, kterd béhem fazi prenosu ziskala hmotu. Ta se pfi prichodu pericentrem stava opakované
dynamicky nestabilni a posila hmotu smérem k neutronové hvézdé, coz vede ke vzniku rentgenového zareni.
Kone¢nym stadiem vyvoje hmotné dvojhvézdy mize byt i bindrni pulsar. Rostouci nejistota t€chto scénaia
s rostoucim stadiem vyvoje spo¢iva v nasi neznalosti skute¢nych mechanismu ztraty hmoty a thlového
momentu ze soustavy, o nichZ byla jiz fe¢ dvodem.

Jinym komplikovanym pfipadem jsou polary — dvojhvézdy s kompaktnim bilym trpaslikem, ktery ma
silné magnetické pole. Podle modelu Nortona a spol. (2004) pro hvézdu EX Hydrae muze takové pole
zabréanit vzniku normélniho akre¢niho disku, nebot hmota z okoli bodu L; odtéka podél magnetickych
silo¢ar rovnou k p6lim bilého trpaslika (obr. [72)). Pozorované zmény jasnosti systému se interpretuji tak, Ze
tok hmoty nenf ustaleny.

Obrazek 72: MoZny model dvojhvézdy (kataklyzmické proménné hvézdy) EX Hydrae. Hmota pfetékd z cerveného trpaslika na
bilého trpaslika, ktery ma ovSem natolik silné magnetické pole, Ze latka z okoli bodu L; odtékd podél magnetickych silocar
k polim bilého trpaslika. Pfevzato zhttp://www.ukaff.ac.uk/movies.shtml Norton a spol. (2004).
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13 Pulsace hvézd

Problém pulsaci hvézd predstavuje rozsdhlou a rychle se rozvijejici tématiku, a to zejména poté, co se
ukdzalo, Ze pomoci rozboru pulsaci s riznymi periodami je mozné nezdvislym zplsobem studovat vnitini
stavbu naseho Slunce. Dnes pfibyva pokusu aplikovat stejnou metodu i na jiné hvézdy a vznika tak obor,
kterému se v astronomické literature fika asteroseismologie. Na webové strance sdruzeni European Ne-
twork of Excellence in AsteroSeismology, http://www.eneas.infd, Ize nalézt nékolik vynikajicich
ucebnich textli zabyvajicich se podrobné touto problematikou, napt. texty Prof. J. Christensena—Dalsgaarda
¢i Prof. C. Aerts(ové). V tomto textu se omezime jen na strucny vyklad.

13.1 Radialni pulsace sférickych hvézd
13.1.1 Podminka pro vznik pulsaci

Uvahy o dynamické stabilité &i nestabilitd hvézd vii¢i pulsacfm mohou vychézet z nasledujici tivahy: béhem
oscilace se termodynamicky stav elementu hmoty v pulsujici hvézdé periodicky méni a po jednom dplném
cyklu se vzdy vraci do puvodniho stavu. Podle 1. véty termodynamické je

dQ = dU + dw. (487)

ProtoZe vnitini energie U(p, T') je funkci stavovych veli¢in, bude jeji celkovd zména pfi cyklickém procesu
nulova. Prace W vykonana pfi jednom cyklu cyklického procesu bude tedy integralem zmén pohlceného
tepla

W= ]{ 0 (488)

a k pulsacim bude opakované dochézet tehdy, bude-li celkova prace na tkor pohlceného tepla kladn4, tedy
W > 0.
ProtoZe entropie mé tplny diferencidl, bude ovSem

_ @ _
fds_fT_o, (489)

takZe Cast pohlceného tepla se v procesu opét uvolni.
Predpokladejme, Ze teplota jako funkce Casu ¢ prodélava malou cyklickou zménu §7°(¢) kolem stfedni
hodnoty T, tedy

T(t) =Ty + 6T(t). (490)

Pak 1ze misto @89) psat

dQ(t)  _ [dQ() 1 B
7{ To+0T(t) % To 1+6T()/Ty 0. 491)
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S pouzitim Taylorova rozvoje a zanedbanim ¢lend vys$sich fadi mizeme tuto rovnici jesté piepsat do tvaru

fe -5

a tedy

1 dQ(H)T ()
To dQ(t) = %T (493)

Podminku udrZeni pulsaci miizeme pomoci toho zapsat ve tvaru

W= jf dQ(t) = jf M;gt) dQ(t) > 0. (494)

Protoze Ty je kladné &islo, znamend podminka ([@94), Ze k pohlcovani tepla (dQ) > 0) musi dochézet v té
¢asti cyklu, kdy teplota prochdzi maximem (07" > 0) a naopak. Jinak feceno: aby hvézda pulsovala, musi
k pohlcovdni tepla dochdzet pri jejim smrstovdni a k jeho uvolriovdni naopak pri expanzi.

Vsimnéme si jesté, Ze podminku pulsacni nestability jsme formulovali pro maly element hmoty. Analo-
gickd podminka pro celou hvézdu by méla tvar

T(t, Mp)
W= /j{‘s t, M) dQ(t, M) dMg > 0, (495)
To(Mp)

kde kruhova integrace probiha pfes kazdy element hvézdné hmoty a integrace ve hmoté pfes celou hvézdu.

13.1.2 Opacitni mechamismus pulsaci

Nejcastéjsim mechanismem, ktery miZe zplsobit pulsacni nestabilitu, je mechanismus opacitni, ktery ov§em
funguje pouze v oblastech ménici se ionizace nékterého dostatecné zastoupeného iontu, nejcastéji vodiku ¢i
helia. Uvazujme nejprve Gplné€ ionizovany plyn. Opacitu hvézdné latky lze priblizn€ popsat pomoci funkéni
zavislosti

k=cptT™™, (496)

kde c je konstanta a k£ a m jsou kladna ¢isla. Pomérné€ dobrou aproximaci pro volné-vazané a volné-volné
prechody predstavuji Kramersovy opacity (obr.[13)), které 1ze zapsat ve tvaru

k= cpT >, (497)
Pro adiabaticky d¢€j je P ~ pg atedy 1" ~ pg, coz vede na

K=cp

ol

(498)

147



log [Klemz/g

5
log [plg/cm? 55
log [T]108

Obrézek 73: Odchylky piibliznych Kramersovych opacit (polynomické zdvislosti k = c¢pT~35, tj. barevnd plocha na logaritmic-

kém grafu) od presnéjSich hodnot z Rogers a Iglesias (1996).

To ovSem znamen4, Ze pti kompresi s rostouct hustotou klesd opacita a tedy pohlcovani tepla. Jinymi slovy,
plné ionizované cdsti hvézdy jsou stabilni a ke stabilnim pulsacim v nich nemuze dochézet.

Jind je ovSem situace v oblastech ménici se ionizace, kde je energie stlatovani spotiebovana na rist
ionizace a teplota roste mnohem pomaleji. Pokud budeme predpokladat zavislost teploty na hustoté ve tvaru

T~ p*, (499)
pak pro Kramersovu opacitu plati
K= cp1_3’5)‘ (500)
a podminkou vzniku pulsaci je tedy nerovnost
1—-351>0. (501)

To byva v oblastech ménici se ionizace Casto splnéno. ZileZi ov§em na tom, kde se ta kterd ioniza¢ni zéna
ve hvézd€ nachdzi. Je-li pfili§ hluboko uvniti hvézdy, dojde disipaci k utlumeni kmitt, zatimco je-li pfili$
blizko povrchu, je tepelnd kapacita piili§ mald na to, aby doslo ke globalnim oscilacim.

13.1.3 Hruby odhad periody radialnich pulsaci

Jiz Shapley (1914) argumentoval tim, Ze zdkladni perioda radidlnich pulsaci sférickych hvézd, kdy hvézda
zvétSuje a zmensSuje svilj polomér tak, Ze zachovava po celou dobu sviij sféricky tvar, musi byt zhruba ddna

dynamickou ¢asovou Skélou
R3 1
tayn ~ \/ =— ~ ] =, 502
R aM VGp 02
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kde p je primérna hustota hvézdy. O té tedy zakladni perioda radidlnich pulsaci vypovida. Pulsace miZeme
v prvnim pfibliZeni chdpat jako akustické hustotni kmity s vinovou délkou rovnou priméru hvézdy. Takova
vlna se §if{ rychlosti zvuku v, a perioda radidlni pulsace je tak ddna vyrazem

m— 2t (503)

Uy,

kde v, je stiedni rychlost zvuku ptes celou pulsacni periodu. Zvukové kmity lze povazovat za adiabatické
a z teorie akustickych kmitt plyne pro rychlost zvuku

P P
vl = <a_> = Yad— (504)
9p / aa p

kde v.q = 5—5 pro adiabaticky déj (c = 0) oznacuje pfimo pomér specifickych tepel pfi konstantnim tlaku
a objemu (viz rovnice (332)).

Pokud uvazujeme hvézdu jako plynovou kouli, plyne z rovnice (I&2)) pro vnitini energii smési iontového
a elektronového plynu (bez piispévku zéieni, tj. 3 = 1), Ze prispévek tepelné energie d E; pripadajici na
elementarni objem dV” bude

3
dEy = UpdV = §PdV, (505)

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

B, = g/PdV. (506)

Z véty o viridlu vime, Ze mezi celkovou kinetickou tepelnou energii a celkovou potencialni energii Fg
v soustavé, kterd se naléza v hydrostatické rovnovaze, plati vztah

Eq = —2F;. (507)

Za predpokladu, ze hvézda osciluje kolem rovnovdzného stavu odpovidajiciho stavu hydrostatické rov-
novahy, a za predpokladu polytropniho modelu Ize tedy stfedni rychlost zvuku odhadnout s pomoci véty

o viridlu @07):

3 P 2 3M.,
EG:—2—/PdV:—3/ —dMR:—3/ U—ZdMR%— @3, (508)
2 Jy Mg P Mg Y
kde pro gravitacni potencidlni energii Fq 1ze pro sférické rozlozeni hmoty psat
GM?
Eqg =—w 7 (509)



Faktor w nabyva hodnoty % pro homogenni rozloZzeni hmoty a hodnoty % pro hvézdy na hlavni posloupnosti.
Hodnota faktoru w roste se stoupajici koncentraci hmoty smérem do centra.
Z rovnic (08 a G09) tedy dostdvame

s 7Ec _qywGM

U, = S -3 R (510)
Dosazenim do rovnice (303)) pro pulsacni periodu ziskdme vyraz
H:2(%)2<§—;)2. (511)
S vyuzitim definice stfedni hustoty
M = %wR?’ p (512)

muzeme rovnici (311]) jesté upravit do tvaru

/9
TGyw
ktery poprvé odvodil Eddington (1918).

Pokud vypoéteme stfedni hustotu Slunce z hodnot poloméru a hmotnosti @29 B33))

po = 1408,977kgm?, (514)
muzeme udavat stfedni hustotu hvézdy v téchto jednotkédch. Za predpokladu polytropniho modelu s n = 3
(tedy v = 3) a pro w = 3 pak pro pulzaéni periodu ve dnech plati
p_ _ nd o /
IT,/— =0;0451716 = Q" . (515)
Po

Konstanta na pravé strané tedy uddva periodu radidlni pulsace naseho Slunce, pokud by bylo pulsa¢né
nestabilni. Napf. pro chladného veleobra spektrdlni tfidy MOIa s hmotnosti a polomérem, jaky jsme uvazovali
v tabulce (@), dostaneme podle (FI3) I1 = 26020. Naopak pro bilého trpaslika Sirius B 0 hmotnosti 1,034 M,
a poloméru 0,0084 R, vychézi pulsacni perioda pouhé 6,05 sekundy.

Vzhledem k tomu, Ze stfedn{ hustota p = M/V, kde M a V' jsou hmotnost a objem hvézdy, je mozné

pro sférické modely psat iméru
MN\? ([ L\ 1/ Tg\°
() () (=) 19
Mg Le Tesr,

o-n(it) ()

pficemz konstanté Q' se fika pulsacni konstanta.

»
(MY
W
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Pro redlné hvézdné modely ovSem ()’ neni konstanta, ale ukazuje se, Ze

1

, R\*
Q ~ (M) . (517)

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

I = 09025 (%) ' (1\%) . , (518)

pfi¢emz koeficient iméry 0,025 vykazuje rozptyl £0,001.

Vztah (BI8) dédva p€kné vysledky. Napi. pro priméarni sloZzku spektroskopické dvojhvézdy Spika
(o Vir A), kterd je proménnou hvézdou typu 3 Cep, urcili Herbison-Evans a spol. (1971) s pomoci in-
tensitniho interferometru hodnoty M /M. = 10,9 £ 0,9, R/Rs = 8,1 + 0,5, coz podle vztahu (3I8) dava
teoretickou hodnotu pulsacni periody 02162. Pfihlédneme-li k udanym chybdm polomé&ru a hmotnosti, na-
chdzi se teoretick4 pulsa¢ni perioda v rozmezi 081366 az 041920. Skute¢né& pozorovand pulsaéni perioda je
04174.

ISE]
IS

13.1.4 Vztahy perioda — zarivy vykon — barva

Vyse uvedené vztahy vysvétluji rovnéz existenci empirického vztahu perioda — zarivy vykon pro cefeidy
a jiné typy radidlné pulsujicich hvézd. Vztah (BI1f) mtzeme psat v logaritmickém tvaru

logIl =log @ — 0,5log(M /M) + 1,51log(R/Rs) . (519)
Z definice efektivni teploty plyne
log(R/Rs) = 8,474 — 0,2 My — 2log Togr (520)
takZe po dosazeni do (BI9) dostaneme
logIl = 12,71 4+ log Q@ — 0,5log(M /M) — 3log Teg — 0,3 My - (521)
Empirické zavislosti zafivy vykon — perioda byvaji ¢asto udavany ve tvaru
My =alogll+b, (522)

kde koeficienty a a b jsou empiricky uréeny pro danou skupinu pulsujicich hvézd.
Rovnici (B2I)) miZeme upravit do tvaru

My = 42,37 + 3,3331og Q — BC(Teg) — 3,333 log IT — 10log T — 1,667 log(M /M) . (523)
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Pulsac¢ni nestabilita obvykle odpovidé dosti izkému rozmezi efektivnich teplot a tak pouze ¢len odpovidajici
hmotnosti hvézdy ma vliv na empirické koeficienty a a b, nebot’ pro danou skupinu hvézd existuje obvykle
vztah mezi hmotnosti a zafivym vykonem ve tvaru

log(M /M) = ¢ Mpoy + d. (524)

Konkrétné pro klasické cefeidy byl tento vztah zpfesnén pomoci pozorovani s velkym optickym interfe-
rometrem Evropské jizni observatofe v praci Kervelly a spol. (2004), ktefi uddvaji hodnoty a = —2,769
ab = —1,440. Petersen a Christensen-Dalsgaard (1999) udavaji pro § Sct hvézdy na zdkladé€ nové kalibrace
pomoci druZice Hipparcos hodnoty b v rozmezi —3,2 a7z —4,0.

V nékterych empirickych zavislostech se vliv efektivni teploty bere v potaz pomoci ¢lenu, ktery charak-
terizuje barvu hvézdy nékterym fotometrickym indexem, napt. (b — y). To jsou pak vztahy zafivy vykon —
barva — perioda, nejcastéji ve tvaru

My =d'logll + b (b—y)+, (525)

kde koeficienty o/, b’ a ¢ jsou opét empiricky uréeny pro danou skupinu pulsujicich hvézd.

Je ovSem dobie si uvédomit, ze pokud si v logaritmickém tvaru vyjadiime dolni mez rotacni periody
néjaké hvézdy@, t.j. Keplerovu rotacni rychlost na uvaZzovaném rovnikovém poloméru, pfi aproximaci
pomoci Rocheova modelu, dostaneme rovnici (viz napt. Harmanec 1987)

log IT = —0,936 — 0,5 log(M /M) + 1,51og(R/Rs) - (526)
coz je rovnice formélné totoznd s rovnici (319) pro log Q = —0,936. Dodejme, Ze pro jednoduchy polytropni
model Eddingtontv je log ) = —1,433. Casové Skaly radidlni pulsace a rotace hvézd jsou tedy srovnatelné

a v konkrétnich pfipadech nemusi byt snadné rozhodnout, co je skute¢nou fyzikalni pfi¢inou pozorovanych
zmén jasnosti ¢i radidlni rychlosti hvézdy.

13.2 Neradialni pulsace

Neradidlni pulsaci rozumime takovou (multi)periodickou zménu tvaru hvézdy, pfi kterém dochazi k od-
chylkdm jak od sférické, tak osové symetrie. Vznik neradidlnich pulsaci miize kromé jiz zminovaného
opacitniho mechamismu souviset s rotaci hvézd nebo se slapovymi silami, je-1i uvaZovana hvézda sloZkou
tésné dvojhvézdy. Zaklady teorii neradidlnich pulsaci poloZil svou praci Ledoux (1951) a pozdéji byla roz-
vijena napft. v pracech Osaki (1986), Osaki a Shibahashi (1986). Kambe a Osaki (1988) publikovali i serie
profili ¢ar ovlivnénych neradiadlnimi pulsacemi. Je tfeba ale fici, zZe fyzikalné konsistentni model takovych
pulsaci pro rychleji rotujici hvézdy dosud neexistuje, nebot’ jde o velmi obtiZzny ukol. Je to pochopitelné
— jak jsme si jiz ukdzali, neexistuji dosud ani fyzikalné konsistentni modely rychle rotujicich hvézd. Pfi
popisu neradidlnich pulsaci se proto voli urcitd zjednoduSeni.

Zpravidla se predpoklada, ze osa symetrie oscilaci je identickd s osou rotace hvézdy a Ze na hvézdu
nepusobi zadné vné&jsi sily. Pulsace dané hvézdy se vySetfuji pomoci systému nelinedrnich parcidlnich

3170 je také dolni mezi ob&Zné periody dvojhvézdy tvofené ndmi uvazovanou hvézdou a sekundarem zanedbatelné hmotnosti.
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diferencialnich rovnic, do nichz se zavadéji periodické perturbace, a vySetiuje se numericky reakce hvézdy
na né. Soustavu rovnic s perturbacemi tvofi pohybova rovnice, rovnice kontinuity a Poissonova rovnice.
Pokud se hvézda ukdZe jako pulsa¢né nestabilni, ziskaji se feSeni s kruhovymi pulsa¢nimi frekvencemi w.
Skalarni veliiny se obvykle popisuji pomoci sférickych harmonickych funkci. Pro popis polohy bodi na
povrchu hvézdy se pouziva zépis ve sférickych soufadnicich (r, 9, ¢), kde r je radidlni vzdélenost od stfedu
hvézdy, ¢ dhel méfeny od ‘severniho’ pSlu hvézdy v rozmezi (0, ) a ¢ tGhel méfeny podél hvézdného
rovniku v rozmezi (0, 27).
Slozky vektoru rychlosti V' 1ze zapsat pomoci sférickych harmonickych funkei Y, (¥, ) ve tvaru

Vi(rd,0.t) = An(r)Y™(9, ) €', (527)
Vol o) = Au(rgk ) (528)
ch(’l“,ﬂ, gO,t) An('f’)]{? a}/} (197 gp) eiwt’ (529)

sin v 0y

kde k£ je pomér amplitud horizontdlni a radidlni rychlosti pulsace. Pro danou frekvenci pulsace souvisi
s hmotou hvézdy M, jejim polomérem R a gravita¢ni konstantou GG podle vztahu

GM
= i (530)
Veli¢ina w oznacuje kruhovou frekvenci
2m
= . 531
“ Pn,l,m ( )

P,,.1.m je perioda daného pulsaéniho médu popsaného kvantovymi ¢isly (n, 1, m):
e 1 oznacuje pocet pulsacnich vin v radidlnim sméru;
e [ udava, kolik je na povrchu hvézdy linii, které neprodélavaji Zadny radidlni pohyb;
e m vrozmezi —![ az [ je pocet vin v azimutdlnim sméru (podél soufadnice ).

Pro dané kvantové Cislo [ existuje tedy 2/ + 1 m6du s riznymi kvantovymi ¢isly m. Pro nerotujici hvézdu
maji ale tyto médy vSechny stejnou periodu. Pro rotujici hvézdu oznacuji médy s m < 0 pulsace postupujici
ve sméru rotace hvézdy a médy s m > 0 pulsace retrogradni. Pulsaéni médy, pro néz |m| = [ se nazyvaji
sektordlni mody pulsace. M6édy, pro néz 0 # |m| # [, se oznacuji jako teserdlni amédy s m = 0 jako zondlni
¢i osoveé symetrické. Radidlni pulsace v tomto pojeti 1ze chépat jako specidlni piipad pro [ = 0. Mddy pro
riizna kvantova ¢&isla m a [ jsou zndzornény graficky na obrazku [74 Spoctené profily spektrilnich ¢ar pro
rizné médy s kvantovymi ¢isly m a [ a pro rizné faze dané pulsacni periody 1ze nalézt na obrazcich [73a[Z6l

Townsend (1997) publikoval popis dosud asi jednoho z nejdokonalejsich programii na vypocet teoretic-
kych profili odpovidajicich riznym mdédim pulsace.
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1 =90° 7 =45° i=0°

(¢,m) = (5,0)
(zonal)

(£,m) = (5,2)
(tesseral)
(£,m) = (5,5)
(sectoral)

L=2,|ml =2 lL=5,|ml =5 L=5,|ml =4 l=5,|m| =2 L=5,|ml =0
sectoral mode sectoral mode tesseral mode tesseral mode zonal mode

Obrizek 74: Priklady neradidlnich pulsaci s riznymi kvantovymi &isly [ a m. Obrazky jsou pievzaty z disertaénich praci
Uytterhoeven(ové) (2004) a Schrijverse (1999).
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Obrazek 75: Priklady profild Car zptsobenych neradidlnimi pulsacemi s riznymi kvantovymi &isly [ a m. PIné, ¢arkované

z Xz

a teckované ¢ary ukazuji profily pro pomér rotacni frekvence k pulsacni frekvenci v korotujici soustavé v hodnotach 0,01, 0,2

a 0,5. Prevzato z prace Aerts(ové) a Waelkense (1993).
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Obrizek 76: Ptiklady profild ¢ar zpisobenych neradidlnimi pulsacemi s riznymi kvantovymi &isly  a m pro vy$s$i hodnoty médu.
Legenda a zdroj jsou stejné jako u obrazku[Z3
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13.2.1 Sektoralni pulsace rotujicich hvézd

Velmi ndazornym piikladem neradidlnich pulsaci, ktery 1ze vyuzit k odhadu nékterych fyzikalnich veliCin,
jsou sektordlni pulsace rotujicich hvézd. Jak je ukédzano na obrazcich [78 a [ projevi se sektordlni méd
v profilech spektralnich Car rozsifenych rotaci formou vinek putujicich postupné pres profil od fialového
k ¢ervenému kiidlu Car.

Oznacime-li o pulsacni frekvenci sektoralniho médu pozorovanou pozorovatelem na Zemi, o skute¢nou
frekvenci pulsace v referencni soustave rotujici s hvézdou, At dobu mezi priichody dvou nasledujicich vinek
pres stfed spekralni Cary, P periodu, za kterou se konkrétni putujici vinka vrati zpét do sttedu cary, P, rotacni
periodu hvézdy, P, periodu pulsa¢niho médu m v soustavé rotujici s hvézdou a €2 rotacni frekvenci hvézdy,
pak ziejmé plati

1 1 1 m

Prot y gg = —m g = E = —? . (532)

O —

Pro okamzitou radidlni rychlost putujici vinky RV}, (), kterou Ize v serii pozorovanych profili pfimo méfit,
lze psat

RV (t) = RV + V.sinisin (@) + F(t), (533)

kde F'(t) oznacuje rychlostni pole pulsace, RV radidlni rychlost hvézdy, ¢, okamzik prichodu konkrétn{
uvazované vlnky stiedem &dry, a V; linedrni rovnikovou rotaéni rychlost hvézdy. Rychlostni pole F'(¢) ma
typické amplitudy do 10km s~1, takZe je lze pro nésledujici tivahy pro rychleji rotujici hvézdy statisticky
zanedbat.

Diéle plati nasledujici zfejmé vztahy

21 R, 2m R, 21 R,
- = ’ p— 7 P = = 534
a=p, AT v= Y (534)
a tudiz
Pt=pPl—(mP,)", (535)

kde R. je rovnikovy polomér hvézdy a V, linedrni rovnikova fazova rychlost, se kterou postupuje pulsaéni
vlna. Za piedpokladu, Ze radiélni rychlost hvézdy se neméni, plyne z derivace rovnice (333) podle ¢asu
nasledujici vyraz pro zrychleni ay putujicich vlnek pfi prechodu pres stfed spektrdlnich Car vztah

27V, sin ¢

= 536
agp 2 ( )

Za predpokladu, Ze se nam podaii ziskat serii profili hvézdy, v nichZ bude zietelné piitomen jeden
konkrétni vyssi sektordlni méd pulsace ve formé putujicich vinek, 1ze postupovat nasledovné:
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Obrizek 77: Na piikladu sektoralni pulsace modii [ = 8 a m = —8 je ilustrovdno, jak vznikaji putujici vlnky v profilech
spektrdlnich ¢ar rozsifenych rotaci. Tmavé oblasti se pohybuji smérem od pozorovatele. Obrizek je pfevzat z prace Vogta
a Penroda (1983).

1. Z pozorovanych spektrdlnich profili studované hvézdy uréime jeji promitnutou rotacni rychlost
V. sin . Pokud je zndm sklon ¢ rota¢ni osy nebo jej 1ze odhadnout, budeme znét i rovnikovou rota¢ni
rychlost V.

2. Proméfenim radidlnich rychlosti putujicich vinek v celé serii spekter miizeme metodou nejmensich
Ctverct urdit parametry kiivky radidlnich rychlosti (333)), a tedy i zrychleni ag a dobu At. Z rovnice
(B30) tak dostaneme odhad pozorované periody P pulsaéniho médu.

3. Pro dostate¢né hustou a dlouhou sérii spekter se 1ze pokusit o jednozna¢nou identifikaci jednotlivych
putujicich vinek, a tim padem o nezdavisly odhad periody P.

4. Se znamymi hodnotami P a V, mizeme po vhodné kombinaci piedchozich rovnic urcit dalsi veli¢iny,
charakterizujici pulsace hvézdy

Vo = Ve(Bot/P—1), (537)
m = —P/At pro P < Py, (538)
m = +P/At pro P > P, (539)
Pn = —P-Po/(m(P — P)). (540)

Je ovSem tfeba si uvédomit, Ze ke spocteni numerickych hodnot vSech velicin je tfeba znat dvé za
tif obecné predem nezndmych veli¢in R, P, a ¢. Jak jsme si ale ukézali v kapitole o rotaci hvézd,
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1ze v nékterych piipadech docela dobfe odhadnout napt. horni a dolni hranici mozné rotacni periody
hvézdy.

Pii presnéjSich uvahéach se uvaZzuje vztah mezi pozorovanou frekvenci o a skute¢nou pulsacni frek-
venci oy ve tvaru
2()2
m*§2 Dl
o=09—m(l-C) + —, (541)
0o
kde C; a D, jsou veli¢iny, které zahrnuji vliv Coriolisovy a odstfedivé sily a zdviseji na vnitini stavbé
hvézdy. To pfi dal§im zdokonaleni teorie a pozorovani dava Sanci na rozvoj astreroseismologie i pro horké
rotujici hvézdy.

13.3 Jednoduché vinéni

Mozné oscilace v nitru hvézdy se vypocitavaji jako feSeni hydrodynamickych rovnic. Za urcitych zjedno-
dusujicich predpokladii je mozné vyfesit vinovou rovnici pro poruchy analyticky, coz provedeme v této
kapitole.

Zakladni rovnice hydrodynamiky. Nejprve uvedeme vztah mezi lagrangeovskou a eulerovskou derivaci
funkce ¢(r, t)
dg _ 0¢

E—E—FV'VQS, (542)

¢ili mezi totdlni asovou derivaci sledujici pohyb a parcidlni casovou derivaci lokdlni (ve fixnim bodg).
Rovnice kontinuity, pohybova rovnice, Poissonova rovnice a adiabatické ptiblizeni] (pro jednoatomovy
plné ionizovany plyn v = g) maji tvar

dp
—+V. =0 543
5 TV PV : (543)
b = VP Ve, (544)
V-V® = 4nGp, (545)
P = Kp. (546)
(547)
Neékdy se tytéZ rovnice prepisuji jako
ap dp
- . v = = v = 4
8t+v Vp+pV-v dt+pV v=0, (548)

320becné samozfejmé dochazi k vyméné tepla s okolim b&hem oscilace, ale pro rychlé oscilace mizeme dQ zanedbat. Pak
ovSem ze soustavy vypadne teplota 7', respektive rovnice tepelné rovnovéhy.
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v pohybové rovnici se nepiSe gravitacni potencidl, nybrz obecné zrychleni f (respektive gravitacni g =

—-Vo)

av
P ot

misto Poissonovy rovnice lze pouZzit jeji integral

+pv-Vv=—-VP+pf,

ot = —¢ [ LT gy
v |r—r|

a misto adiabaty jeji derivaci

ar ., P
— =Ky =y—.
dp p

(549)

(550)

(551)

Rovnovazny stav. Rovnovaha znamena, ze vSechny Casové derivace nulové, véetné v = 0. Rovnice

kontinuity, pohybovd, Poissonova a adiabata se pak znacné zjednodusi

0 =0,
0 = —VF —pVdy,
V- V&, = 4nGpy,
Py, = Kp].

(552)
(553)
(554)
(555)

Perturbace. Pro malé zmény tlaku, hustoty a gravita¢niho potencidlu v daném misté (r, ¢) miZeme psat

P = P+ P,
p = po+p,
d = B+ P .

Veli¢iny se samozfejmé mohou zménit i kvili pfemisténi z ro do rg + or (P = Fy + 0 P), pak

5P = P +VP,-ér,
op = p +Vpo-or,
§® = & + Vd,-or.

(556)
(557)
(558)
(559)

(560)
(561)
(562)
(563)

To je ekvivalentni vztahu (542)) pro lagrangeovskou a eulerovskou derivaci. Rychlosti se v tomto piipadé

tykaji pouze poruch

V_@
ot
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Rovnice pro perturbace ziskdme dosazenim a odectenim rovnovazného stavu

a /
dV / / /
g = VP — poV® — p VP, (566)
V-V® = 4Gy, (567)
P
P = Wp—op'. (568)
0
Ovéfit to mizeme snadno
0
a(ﬂeJrﬂl)Jrv'(POﬂL#)V:O’ (569)

kde prvni ¢len je nulovy, nebot’ jde o derivaci rovnovazného stavu pg, posledni ¢len je zanedbatelnym
sou¢inem dvou poruch p’'v. Obdobné postupujeme u pohybové rovnice

dv
(po + #)E = —Vi(po+p) = (po + )V (20 + ')
= —Npo— V' — peNPe — p'VE; — p VI — NP (570)
V piipadé€ adiabataty pouzijeme Taylordv rozvoj
p/ Y p/
Byt P =K(po+p) = Kp} (1+p—) = Kpl <l+7p—) . (571)
0 0

13.3.1 AKkustické viny v homogennim prostiedi (p-médy)

Jako prvni vySetiime viny v homogennim prostiedi, bez gravitace. (Tj. pon€kud v protikladu se stavbou
hvézd a silnou koncentraci ke stfedu, ale perturbace jsou zde mnohem mensi nez rovnovazné gradienty!)
Nejen Casové, ale i prostorové gradienty jsou nulové (V®, = 0), ¢’ je malé pro rychle se ménici p/, ¢ili
zanedbame i poV®’'. Pohybova rovnice pak piejde na tvar

20 8;5; — _VP. (572)
Do jeji divergence
02
powv cor=-V-VPF (573)

dosadime vlevo ¢asovy integral rovnice kontinuity (Vpy = 0)
P+ V- peor ~p +pV-or=0 (574)
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a vpravo adiabatické priblizeni (368), tudiz

82 p/ PO ,
—_ (=) =_v. _— , 575
Peat2( p@) \Y V(vpop (575)
Vysledkem je vinovd rovnice
2/
%té’ = V2, (576)

kde rychlost zvuku (dle stavové rovnice)

P, kT
csz\/—OZ\/yB‘bo. (577)
Po pmu

Rovnice (B76) ma feSeni v podobé vin

p/ — aei(k-r—wt) ) (578)
po jehoZ dosazeni zjistime
82/0/ 2 2 i(kr—wt 0 0 o4 / 2 .2/72 2 2\ Li(k-r—wt)
o = aifw?ellerel a0 o o )P m Al A K H ke , (579)
tedy musi platit disperzni vztah
w? = Ak, (580)

Viny s danym vlnoétem |k| = 2* musi mit pfedepsanou frekvenci w = 27
Sifeni takovych zvukovych vin v nehomogennim prostfedi miizeme alespoii kvalitativné odhadnout
pomoci geometrické optiky. Teplota 7', a tedy 1 rychlost zvuku ¢, v nitru hvézdy rostou s hloubkou. Podle

Snellova zakona lomu

(1) .
(1) sin 6, (581)

se paprsek lomi od kolmice a v urcité hloubce miZeme ocekavat totalni odraz.

sinf, =

13.3.2 Vnitini gravitac¢ni viny (g-médy)

vvvvvv

gradient tlaku vyrovnéava gravitaéni zrychleni (0 = —V Fy + pogo). Pohybova rovnice je pak sloZzitéjsi
dv
Pogg = ~VP + p'go, (582)
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protoZe oscilace jsou udrzovany vztlakovou silou, nejen gradientem tlaku.
ReSeni hydrodynamickych rovnic zde neuvedeme. Uvédomime si jen, Ze g-mddy jsou obecnéjsi a vlastné

TV s

Viisidldova (vztlakova) frekvence (Christensen-Dalsgaard 2003)

1dIln P, dl
N2 = g, (— —0 np"), (583)
v dr dr

pfi¢meZz pro N2 > 0 nastdvaji oscilace, kdeZto pro N? < 0 konvektivni nestabilita, a disperzni relace mé
tvar

2

9 N

YT IE R

(584)
Takové viny se patrné vyskytuji v nitru Slunce (pod konvektivni zénou).

13.3.3 Povrchové gravitacni viny (f-moédy)

Vlny vznikaji i na diskontinuité hustoty, jako viny na mofi. Pfedpokladejme nestlacitelnou kapalinu (p' = 0),
nekonecnou hloubku, volny povrch a g = konst. Uvnitf kapaliny plati

V-v = 0, (585)
ov ,
g = ~VP. (586)

Divergence pohybové rovnice dava ihned rovnici
0=V-VP. (587)
Reseni hleddme v podob& vin ve sméru z (tj. podél hladiny)
P’ = f(z) cos(kpz — wt) , (588)

pfitom f(z) musi spliiovat diferencidlni rovnici

d2f
=R (589)
Snadno nahlédneme, Ze
f(z) = aexp(—kpz) + bexp(kpz) . (590)

Podle prvni hrani¢ni podminky poZadujeme, aby pro z — oo f konvergovalo. Pak musi byt b = 0.

163



Jaky je vSak vztah mezi w a k (jist€ nebudou dovolené vSechny viny)? Vyuzijeme druhou hrani¢ni
podminku: na rozhrani (z + d2) je vzdy P = konst., neboli 6 P = 0. Lagrangeovskou zménu tlaku tedy
napiSeme jako

5P:P'+VP0-5r:P'+pogo5Z:0, (591)
odkud
bz =——-"P. (592)

Zéroveii v§ak musi pro 0z platit pohybova rovnice (G86)

2
Po aagz =-V.P = —j—‘z cos(kpr — wt) = kpa exp(—kpz) cos(kpt — wt) , (593)

jejiz feseni je nasnadé

dz = — h2aexp(—khz) cos(kpr — wt) = — kth’. (594)
Pow Pow
Proto
1 k
- —P=-"tp (595)
Podo Pow
a disperzni relace je
w? = goky, . (596)

Povs§imnéme si, Ze pg se zkratilo — z povrchovych oscilaci (f-mddi) nelze zjistit nic o vlastnostech nitra
hvézdy!

Piesna sféricka ireSeni. Pokud bychom hydrodynamické rovnice fesili za predpokladu kulové symetrie,
dostali bychom feSeni ve tvaru kulovych funkci; pro nitro Slunce by vysledek vypadal jako na obrazku
Pozor! Linearni teorie nijak neomezuje amplitudy oscilaci. Obdobné jako u matematického kyvadla
mohou byt vychylky teoreticky nekonecné velké, ale v praxi to samoziejmeé nenastava. Dopplerovskd méfeni
Slunce poskytuji amplitudy spolu s frekvencemi (obr. [79), kteréZto s teorii dobfe souhlasi.
Oscilace podobné jako na Slunci byly pozorovany i na povrsich nékolika vzddlenych hvézd, naptiklad
u a Cen A (obr. R0).
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Obrazek 78: Teoreticky spoctené frekvence mozZnych staciondrnich oscilaci jako funkce stupné [, pro slune¢nf nitro (tj. s danym
pritbéhem po(R), Po(R), To(R)). Cisla vpravo nahofe popisuji radialni ¥ad n. Pfevzato z Christensen-Dalsgaard (2003).
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Obrazek 79: Amplitudy oscilaci Slunce (vyznacené barevnou $kdlou) jako funkce stupné [ a frekvence v, odvozené inverzi
z dopplerovskych méfeni slune¢niho povrchu druzici SOHO/MDI. Nejvyznamnéjsi jsou p-médy s frekvencemi v ~ 3 azZ 4 mHz,
coz odpovid4 perioddm okolo 5min. G-médy s nizkymi frekvencemi nejsou na Slunci pozorovatelné, nebot’ v povrchové
konvektivni z6n€ nemiZze k oscilacim tohoto typu dochdzet. Pfevzato zlhttp://soi.stanford.edu/l
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Obrazek 80: Spektrum oscilaénich frekvenci hvézdy o Centauri A, odvozené z méfeni radidlnich rychlosti spektrografem
CORALIE, stfedovanych samozfejmé pies cely disk. Pfevzato z Bouchy a Carrier (2001).

167



14 Gravitacni kolaps protohvézd

Protohvézdy jsou kolabujici objekty, které nejsou v hydrostatické rovnovaze. Vyvoj pred dosaZzenim hlavni
posloupnosti je predmétem nasledujici kapitoly.

14.1 Prubéh kolapsu

Pfi kolapsu chladného molekulového mracna roste jeho teplota 7', nebot €ast gravitacni potencidlni energie
se disipuje na teplo, a odpovidajicim zptisobem roste i gradient tlaku Vp. Kolaps by se mohl brzy zastavit,
kdyby se oblak néjak neochlazoval. Pravé podle zpisobu ochlazovani 1ze rozlisit tii faze kontrakce:

1. ochlazovadni infracervenym zdrenim: pti zvySené kinetické energii ¢astic oblaku dochéazi ke srazkové
excitaci rotacnich stavi molekul Hy a jejich zarivé deexcitaci

H2 + H2 — Hg* + Hg s (597)
Hy* — Hy+7. (598)

Zativa deexcitace probiha na vinovych délkach okolo 1 mm, na nichz je ale oblak dobie priithledny,
takZe unikajici IR zafeni mize oblak t¢inné ochladit. Pfi tomto procesu se uplatiiuji i jiné ¢astice (O,
C*, CO, H) a také prachova zrna.

2. disociace a ionizace: v rdmci pfemény Eg na U probihd také disociace molekuly Hs (ep = 4,5€eV)
a ionizace atomdarniho H (¢; = 13,6 eV). Oboji vede ke sniZzovani teploty, nebot se tim odebira teplo
ze systému. Celkem se na disociaci a ionizaci miiZze spotiebovat energie

M M
€p + —e€y, (599)

Epr =
2m,, My,

¢emuZz odpovida zména potencidlni energie (vynechali jsme %, stejné to neni homogenni)

AEg ~ GM? (R% — Ril) . (600)

Zadame-li pocatecni polomér protohvézdy, mizeme spocitat kone¢ny, po tomto faizovém piechodu.
Pitklad: M = 1 My, R; = 10%®m = 6 700 AU, Ep; = 3-10%° ],

Epp 1\ 1o
R2_<GM2_E) ~ 10" m = 0,6AU. 601)

Casova $kéla tohoto procesu, respektive volného padu, je 10* roka.
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3. Kelvinova—Helmholtzova kontrakce: prakticky vSechen vodik je nyni pln€ ionizovany, ¢imZ znacné
narostl gradient tlaku a bylo téméf dosaZeno hydrostatické rovnovahy. Za tohoto stavu miZeme oviem
aplikovat viridlovy teorém

2(U)+ (Eg) =0. (602)
Predpokladame-li Ry > Rs, lze za gravitacni potencidlni energii dosadit energii disociace a ionizace

_GM2

FEg ~
el 7

ProtoZe plné ionizovand latka ma stfedni molekulovou hmotnost ;. = 0,5, mame misto (@02))

3 M M rep
22 k;T——(— ):o, 604
205m,  mglaz O R
odkud vyjadiime teplotu
1
kT = E(ED +2¢1) ~2,6eV, (605)

neboli 7" ~ 30000 K. Vidime, Ze kolaps hvézdu zna¢né zahteje. Velkou roli pak hraje opacita,
ktera kontroluje rychlost vyzarovani (ochlazovani). Dalsi kontrakce probiha na tepelné (Kelvinové—
Helmholtzové) Skdle ~ 10 Myr.

14.2 Fragmentace oblaku

Podle viridlového teorému musi pro vazany systém platit 2(U) + (Eg) < 0. Odtud lze odvodit Jeansovo
kritérium, tj. podminku pro minimalni hmotnost A/ homogenniho oblaku, aby kolaboval

LT\ 32 1/2
MMy =2 3y (606)
Gumy 47p

Pii isotermickém d&ji (7' = konst.) je tedy M; oc p~/? klesajici funkei hustoty. V piipadé adiabatického
déje (dQ = 0) Ize odvodit vztah (333)

T=K"p! (607)
a dosazeni do Jeansova kritéria (606) d4 timéru
Mjy oc pB7=9/2 (608)

Pro atomarni vodik je v = g atedy My o p'/? roste s hustotou (pro H, by exponent byl lio). Cili musi nutné
existovat urCitd minimdlni hodnota Mj a tedy 1 M'!
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Isotermicky kolaps nastava zpocatku, kdy oblak sta¢i uvolnénou Fq vyzérit (luminozita od volného padu
je men$i nez luminozita radiacni, Lg < L..q). Adiabaticky kolaps se odehrdvé pozdéji, kdy je opacita xp
vysoka (diky vysoké hustoté p) a vyzarovani neefektivni (Lg > L,.q). Pravé prechod mezi isotermickym
a adiabatickym reZimem vyuzijeme pro nalezeni Mj ;. Plati pfi ném

Lff = Lrad ) (609)
kde
AEg 3 GM?* [ 3z \ '?
Lg ~ = — 610
"= 10 R (32Gp) (610)
a
Lyaqa = 4T R%e0T? | 611)
pfi¢emz emisivita byva velmi mala (¢ ~ 0,1). Z @09 vyjadiime hustotu p(M), R3 = iTMp
3\ 1/2
% =10 (3—2) G312 M teoT?, (612)
dosadime do (&0A)
BT\ 32 ~
M > My = 54 ( ) (54G32 ML, eoT?) ™ (613)
Gumyg
a nakonec vyjadiime Mj iy
B\ 32
My, = 3.1 ( ) G (eo) HTYO, (614)
mmu
¢ili
kO 3/2 1/2r1/4 T
MJmin = 5,5 <MmH) G (EU) T ~ 0,01 M@ W . (615)

Prop=1,e=0,1,7T = 1000 K vychdzi M,,;,, ~ 0,25 M. Redlna hodnota bude jesté niZsi.

Uvédomme si jesté, pro¢ hvézdy 1. generace vznikly hmotné&jsi nez ve 2. a 3. generaci? Ve vztahu (@13)
je pouze zdvislost na p, coZ na vysvétleni nestaci. Pfi Z = 0 je totiZ zhorSené ochlazovani — malé 7
znamena velkou opaCitIE k ve stfednich teplotach! Teplota 7" tak zastava velka a M ,;, také.

Modely vzniku hvézd 1. generace (populace III) z obfich molekulovych mracen jsou navic podstatné
zUstava, ale musi se zdroven uvazit rozpinani prostoroCasu dle kosmologického modelu (napt. CDM)
a existence temné hmoty, kterd vytvaii potencidlové jamy, do nichZ se pfesouva baryonickd latka

(Abel a spol. 2002).

3Diivodem je, Ze emise probihd v ¢ardch a pfi rozlehlém oblaku dochazi k samoabsorpci. Kdyby byly p¥itomné atomy kovd,
mohou srdZkovou excitaci a zafivou deexcitaci snadnéji vytvofit foton, ktery unikne.
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Obrizek 81: Gravitaéni kolaps oblakii o hmotnosti 0,05, 0,1, 0,5, 1, 2 a 10 M, zobrazeny na HR diagramu. Cérkované &ary
vyznacuji Cas, ktery uplynul od zac¢atku kolapsu. Prevzato z Wuchterl a Tscharnuter (2003).

14.3 Vyvoj pred hlavni posloupnosti

cvv s

Kontrahujici hvézdy maji v nitru asi 100 krat nizsi teplotu — odtud plyne mensi stupei ionizace, vysoka
opacita x velky gradient d7,,q/dR a celé nitro je tak konvektivni. Nitro je v této fazi promichdvané ,;skrz
naskrz®, ¢imz se ustavi homogenni chemické sloZeni.

Zahtivani pii kolapsu zpiisobi Gplnou ionizaci a tedy pokles opacity. To mé dva diisledky: i) zafeni mtize
z nitra snadno unikat; ii) hvézda prestane byt celd konvektivni.

Pocatecni kolaps protohvézd (k Hayashiho linii). VSechny protohvézdy zpocatku na HR diagramu
stoupaji doleva nahoru (T,¢ i L roste, obr.KTl). Zdrojem energie je pouze gravitaéni smrstovéni. Vyznamnou
hranici je Hayashiho linie — napravo od ni musi byt hvézdy nestabilni (neexistuji zde feSeni staciondrnich
rovnic hvézdné stavby, kdeZto nalevo existuji). Nachdzi se na T.g ~ 3500K a je téméf svisld, coz je
zpusobeno strmou zavislosti opacity « na teploté T,

ko poPTY . (616)

Piipadny rlst 7" pfi kontrakci znamend riist £ a THayashi =~ konst. Mimochodem, opacita pod 7000 K je
vysoka zejména kvili fotoionizaci H™. Vys§si metalicita Z hodnotu « jeSté zvySuje, nebot’ od kovii s malym
ioniza¢nim potencidlem je vice volnych e, ¢ili vice iontd H™.

Kolaps ke hlavni posloupnosti (od Hayashiho linie). ZaleZ{ na tom, kdy dojde ke zminiovanému poklesu
opacity. Pro masivni hvézdy to nastava brzy, pak je L ~ konst. a T.g roste. Pro lehké hvézdy nejprve L

kles4, T.g ~ konst. (viz obr.[RD).
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Obrazek 82: Vyvoj pred hlavni posloupnosti pro hvézdy se slozenim X = 0,68, Y = 0,30 a Z = 0,02. Vyvoj sméfuje vesmes
zprava doleva, od malych efektivnich teplot k velkym. Ctverecky vyznacuji pocatek hofeni deuteria. Carkovand a teckovand linie
jsou mista, kde pfestala byt konvektivni obélka a kde zaCalo byt konvektivni jadro. Pfevzato z Bernasconi a Maeder (1996).

Pi{padnd ,,vlnka*“ na vyvojové stop& odpovidd zapdleni deuteria nebo lithia. Pfi T > 1az2-10°K
nastavaji tii reakce spalujici deuterium, ale jen prvni je energeticky vyznamna

D+p — SHe+r. (617)
PiisluSné produkce energie (Maeder, 2009)

D] T 11,7
=42.10" kel |2 = .
€D ,2-10"erg s g [H} g <106K)

Pii jesté vyssi teploté T' > 2,5-10° K se spaluje lithium reakc{

(618)

Li+p — 3He + 4He. (619)
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14.4 Eddingtonova limita

Existuje né&jakd maximdlni hmotnost pro hvézdy? Vyjdeme z pohybové rovnice ([@1]) — aby hvézda byla
stabilni, nesmi byt zrychleni kladné

d*R GMgr 1dP

= — - —-—— <0 620
dt? R? pdR — (620)
kde P = P, + P, je souCtem tlaku plynu a tlaku zdfeni. V masivnich hvézdach je ale P, > F,, a také
((111; > %, proto lze P, zanedbat a psit podminku
dPr GMRp
> — 621
dR — R2 ©21)
aby se hvézda nerozletéla plisobenim gradientu tlaku zafeni. Pro absolutné cerné téleso plati
1
P = gaT‘1 (622)
a
dP, 4 dT
= —aTP—. 623
dr ~ 3”7 4R (623)
Z rovnice zafivého prenosu energie (I98) vime, Ze
dT 3pkLp
TR 624
dR 16TacR*T3”’ ©24)
tudiz
dp, pkLg
=— ) 625
dR 4dmcR? (625)
Po dosazeni
4 M
L< Ly = TGN (626)
K

coz je podminka pro zafivy vykon hvézdy, nazyvana Eddingtonova limita.
Pokud bychom pottebovali dosadit za opacitu x, tak pro rozptyl na volnych elektronech, ktery se nejvice
uplatiiuje u horkych hvézd, plati pfiblizné
K =0,02m’*kg™" (14 X) # w(T). (627)

Porovnejme (626) s ptibliznym vztahem L(M), ktery odvodime z nésledujicich imérnosti. Z rovnice
zarivé rovnovihy méme
dIr T  pkL

a8 =R > RS (628)
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odkud

RT*
L : (629)
pK
Podle hydrostatické rovnovahy
dP P Mp
— = X — 630
iR~ R R (630)
ze stavové rovnice
PocpT, 631)
takze
M
T ox —. 632
x5 (632)
Z definice hustoty plyne
M
PO T (633)
Po dosazeni v§eho do (629) mame uméru (jez piiblizné odpovida hlavni posloupnosti)
M3
Lox —. (634)
K

Tento vztah ovSem plati pouze na hlavni posloupnosti, nikoli pozdéji, nebot’ v obrech se uplatiiuje jiny
mechanismus opacity k = k(p, T).
Maximalni moZnou hmotnost hvézdy tedy ziskdme z trojélenky L., /M2 = Lgq/M3, jako

l4me G M3
My =~ (| TCEME o001, (635)
K L@

Podle pozorovani hvézdokupy Arches (pobliZ galaktického centra) se zd4, Ze horni limit pro hmotnost
hvézd je 130 M, (Figer 2005). Piikladem velmi hmotné hvézdy muze byt n Carinae, s M ~ 90 M
(Aerts a spol. 2004).
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15 Explozivni stadia ve vyvoji hvézd

15.1 Supernovy typu II, Ib, Ic

Energeticka bilance. Supernovy typu II, Ib a Ic vznikaji pfi gravitacnim kolapsu jdadra hmotné hvézdy
na neutronovou hvézdu. Jadro je tvorené predevsim hoicikem, neonem a kyslikem; k jeho kolapsu dojde
pfi prekroceni Chandrasekharovy meze M, = 1,38 Mg, pficemZ pocatecni polomér Rwp = 4 000 km,
koneény polomér Ryg = 15 km. Pak podle (@) je uvolnéna energie fad
3 ME M2
AE ~ BEwp — Exs = ——G [ =& — =) ~1-10%]. 636
WD NS 10 ( Fwo  Rus (636)

Tato energie se déli nasledovné:

e 99 % uvolnéné energie odnaseji neutrina, kterd vznikaji pti neutronizaci
pt+e —n-+r,, (637)
a zvlasté pak termalizovana neutrina vSech vini;

e 1 % je kineticka energie rozpinajici se obalky (F¢ se nejprve zméni na teplo (), neboli ,,mikroskopic-
kou Ex*, a posléze na makroskopickou E);

e pouze 10~ unik4 jako zdfeni.

RS

O této bilanci svédci pfima pozorovani. Celkovou zafivou energii zjistime integraci svételné kiivky. Ab-
solutni hvézdn4 velikost v maximu byva okolo My = 18 mag, barevny index B — V' = +0,5, bolometricka
korekce dle Popperovych tabulek BC' = —0,05 je nepatrnd, ¢ili My, = My + BC' = 18 mag. Podle Po-
gsonovy rovnice je zafivy vykon L., = L 103 (Mo — Myq) ~ 5103 W, kde Ly, M, jsou definovany @GI6).
Celkova zéfiva energie vychazi odhadem

E, = /Ly(t)dt ~ L,7~5-10%-30-86400J = 10%J ~ 107" AE. (638)
t

Pro vypocet kinetické energie obdlky vezméme napiiklad data pro Krabi mlhovinu M 1: hmotnost
filamentt je m = (4,6 + 1,8) M, (Fessen a spol. 1997) a rychlost rozpinani v < 2000 km/s (tj. relativné
malo), pak

1
Fx ~ §m1)2 =1,8-10®J <107%AE. (639)

Energie supernovy tedy bohaté sta¢i na odhozeni obalky hvézdy do mezihvézdného prostoru. Ostatné jeji
vazebn energie je oproti kompaktnimu jadru nepatrnd (Eg ~ —10%2 J).

3Vypocet je pro homogenni kouli, ve skute¢nosti je Eq zdporngjsi. Bili trpaslici, respektive degenerovan4 jadra, a neutronové
hvézdy nicméné nejsou tak koncentrované ke stfedu jako normdlni hvézdy.
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Pozorovani neutrin ze SN 1987 A. Supernova SN 1987 A byla pozorovana ve Velkém Magellanové
mracnu. Tti detektory, Kamiokande II (Hirata a spol. 1987), IMB (Bionta a spol. 1987) a Baksan, zméfily
3 h pred optickym vzplanutim tok 25 neutrin za 15 sekund, jejich energie byly mezi 10-40MeV. Jedna
se o detektory Cerenkovské, ve kterych neutrino interaguje s Casticemi za vzniku rychlych elektront.
Pii pohybu elektronu rychlosti nadsvételnou v daném prostiedi vznikd Cerenkovovo zdieni — &astice
odlétavajici v kuzelu. Na rozdil od radiochemickych detektorti je tak mozné urcit smér; v tomto piipadé
kuzZel smétfoval od Magellanova mracna.
Pro rozptyl neutrin na elektronu

vy+e —e +1u, (640)

je ucinny prifez

Opo ~9,5-107% m? (m) ~1,4-107"m?. (641)
Slabd interakce elektronového antineutrina s protonem
p+i.—n+e’ (642)
ma mnohem veétsi Gcinny prifez
E 2
Opp =~ 9,3-107% (1 MeV) ~21-107%m?, (643)

ale Cerenkovovo zéfen{ je zde skoro izotropické.

Pocet elektront v pfistroji Kamiokande, které mohou slouzit jako ,ter¢iky* pro rozptyl, je N, =
10- My,0/muz0, kde hmotnost vody v detektoru My,o = 2 140 t ahmotnost molekuly vody my,o = 18 my;
plocha teréika je S = N.o, .. Pozorovany pocet takovych rozptyli byl Nypse = 3, coz pii vzdalenosti
d = 51,4 kpc a primérné energii neutrina £, = 15 MeV dava

Ad?
Nt = Nobseﬂ-T ~ 9'1057 neutrin, (644)
Eit =~ FE, Ny ~2-10J ~ AE. (645)

Protoze neutrina pfiletéla béhem t,,s = 13 s vychazi tok

Nobse

d—
Stobs

~ 2.10" neutrin m2s7!. (646)
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Prubéh kolapsu a supernovy. Myslenka ,,gravitaéni neutrinové bomby* pochézi od Baadeho a Zwickyho
(1934). Jadro hvézdy vlastné kolabuje neustéle a zvlasté u hmotnych hvézd, kde se reakce zapaluji pribézné,
je zietelnd iméra p. o< T2, kterd piesn& odpovida Jeansovu kritériu G08) M ~ Mj o T%p_%. Jadro se
v zavérecnych fazich ochlazuje tfemi zptsoby:

1. uUnikem neutrin;
2. zachycovanim e~ v jadrech, coz vede ke zmenSovani tlaku degenerovaného elektronového plynu;

3. fotodisintegraci Zeleza
50Fe +~v — 133He +4n, (647)
coz je endogenni reakce s bilanci —100 MeV.

Po volném padu se ustavi protoneutronovd hvézda s polomérem R ~ 30km, a to diky gradientu
tlaku degenerovaného neutronového plynu (neboli kratkodosahové jaderné sile, resp. jeji odpudivé slozce).
Hustota latky p = 4 az 5-10'* g/cm? je dvojnasobna nez md atomové jadro.

Néhly konec kolapsu vnitiniho jadra vyvola zpétny rdz a rdzovou vinu v okolnich vrstvich. Diive se
myslelo, Ze pravé tato vlna zpiisobuje vybuch supernovy, ale ztraty energie fotodisintegraci a neutriny
jsou tak velké, Ze se vlna za n€kolik milisekund zastavi! Protoneutronova hvézda opét akretuje rychlosti
M ~0,1 M, /s a pokud by akrece pokracovala pod dobu 1 s, vznikla by ¢ern4 dira.

Neutronova hvézda, o poloméru R ~ 10 km, vznikne po vyzéafeni obrovského mnozstvi neutrin. Jejich
energie je vice neZ dostatecnd na rozmetani obalu, ale problémem je: i) maly Glinny prifez o,; ii) po
zachyceni nukleony p + 7, «» n + e', n+ v, <> p + e~ je energie vyzafovana opét jako neutrina, &ili je
obtizné ulozit energii do baryonické litky.

UloZeni Césti energie neutrin dd vzniknout fotonim ~ a parim e~, e*. Od centra se tak rozpina horka
bublina, s rdizovou vlnou na vné&j$im okraji. Vykazuje dva druhy nestabilit (obr.[83): i) konvektivni nestabilitu;
ii) neradidlni deformace, ve kterych prevazuje bipolarni méd — chladnéjs$i hmota tece z jedné strany, je ohfata
neutriny a odtéka na strané druhé. Neutronové hvézdy byvaji timto procesem ,,nakopnuté‘ a vysvétluji se tak
jejich ndhodné a vysoké relativni rychlosti 300 az 400 km /s vzhledem ke zbytkdm po vybusich supernov.

Numericka feseni radiacné-hydrodynamickych rovnic, popisujici explozi, stile nedavaji jednoznacné
vysledky. Jsou navic nutnd vysoka rozliseni, az 10° bodi (malé rozlideni vede k velké numerické viskozité,
kterd by explozi zabranila). Problémy se také 1i$i podle hmotnosti: masivni hvézdy maji velké Zelezné jadra,
takZe témér vznikne Cernd dira. Akrece husté obélky z kfemiku a kysliku je tak rychla, Ze obtiZzné vznika
razova vlna. Lehké hvézdy (8-11 M) naproti tomu maji slabé vazané vnéjsi vrstvy, takZe odhodit je neni
obtizné, ale vychazi pfili§ maly vyhoz prvka stifednich hmotnosti (O, Mg, Si, S, Ca).

Zablesky zareni gama (GRB). Podle pozorovani nékteré supernovy souviseji s nékterymi zablesky zareni
gama. Konkrétné se jednd o hypernovy (tzn. uvoliiujici ~ 1052 erg) a dlouhé m&kké zablesky; pozorované
byly zatim tii kusy. I kdyZ nevidime vSechny zdblesky kviili jejich smérovani, je supernov produkujicich
GRB jen pouhych 0,1 %.
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Obrazek 83: Model akrece latky na neutronovou hvézdu (Cerny kotoucek uprostied). Konvektivni nestabilita obvykle probiha
tak, chladnd latka (vyznacend Cervené) pfitékd z jedné strany, je zahfatd neutriny a odtékd na druhou stranu. Tento mechanismus
miZe neutronové hvézdé udélit rychlost ¥ddu 102 km/s. Rdzova vina (modfe), obepinajici konvektivni bubliny, posléze rozmeta
celou obdlku hvézdy. Pfevzato z Woosley a Janka (2006).

Pro gama zdblesky byly zjiSténé vysoce relativistické kolimované vytrysky, s Lorentzovym faktorem
[ = (1—(v/c)?)~Y2 > 200, a vrcholovym tihlem vytrysku asi 5°. Tak vysoké rychlosti a smé&rovost svédé&i
o nesférické explozi a souvislosti s rotaci. V zasad¢ existuji dva mozné zdroje

1. neutronova hvézda rotujici na hranici rozpadu odstfedivou silou;
2. &ernd dira s akre¢nim diskem F3

Normalné hvézda ve fazi Cerveného obra rotuje velmi pomalu, tfeni mezi obélkou a jaddrem (podpofené
magnetickym polem) vede ke zpomaleni jddra a ndsledné k obycejné supernové a pomalu rotujicimu pulzaru
(P = 10 ms). Pro vznik hypernovy, respektive GRB, se ale moment hybnosti musi zachovat. Zfejmé se tak
déje nékterym z nasledujicich procesi:

1. rychla pocatecni rotace, vede k brzké rotacni nestabilité, odhozeni obalky a obr tak viibec nevznikne;
2. hvézda ztrati obalku pretokem v tésném dvojhvézdném systému;
3. hvézdny vitr musi byt dostate¢né slaby, coz muze fungovat pro WR hvézdy s metalicitou Z < 0,004.

Posledné jmenovany proces funguje spiSe v raném vesmiru (a mozna souvisi s tim, Ze GRB jsou pozorované
na velkych rudych posuvech).

3 Kdyby systém nerotoval a doslo k radialnimu kolapsu do erné diry, nevidéli bychom nic, protoZe horizont je pouze myslena
hranice, pres kterou latka volné€ pada do singularity.
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Nukleosyntéza r-procesem. R-proces, neboli rychlé zachycovani neutronti atomovymi jadry, funguje za
teplot 7' > 10° K a koncentraci n > 10?° neutronti/cm3. Takové podminky mizeme ofekdvat v t&sném
okoli neutronové hvézdy (obr. B4):

0. neutronizace a termalizace da vzniknout toku neutrin i antineutrin, skrz hvézdu sloZenou z neutronu
vSak snaze pronikaji antineutrina;

1. neutrina nastartuji tok neutrond a protond (neboli vitr z atmosféry neutronové hvézdy);

v

2. vznikne ptebytek neutront kvili vétsi energii antineutrin, kterd pak maji v&tsi uéinny prifez (©43) pti
interakci s protony p + 7 — n + e™;

3. po ochlazeni je syntetizovano helium, ,,2p + 2n — «*, az Zddné protony nezbudou; na « Casticich se
dal3f neutrony nezachycuji, protoZe °He je velmi nestabilni;

4. po ochlazeni na T < 5-10° K vznikne malé mnoZstvi jader skupiny Zeleza, ,,a + n — Fe*;

5. teprve zachycovani neutrontli na tomto ,,0sivu® vede ke vzniku prvka té€Zsich nez Zelezo.

VSimnéme si, Ze nukleosyntéza probéhla na primarni litce, nebot’ Zelezo, které hvézda vytvorila dfive,
zaniklo pfi fotodisintegraci. Je téZ ziejma nezdvislost na pivodni metalicité Z, nebo stafi objektu.

Tento proces je jedinym vysvétlenim pozorovanych abundanci tézkych prvka v atmosféfe Slunce — pfi
jedné explozi supernovy byva vyvrzeno 10> M, materialu vétru, z toho 10 az 20 % jsou prvky syntetizované
pfi r-procesu a pii 10® vybusich supernov v Galaxii za dobu existence Vesmiru dostdvdme pravé Z.

Podle detailnich modeld vSak proton-neutronovy vitr vychdzi pfili§ husty (asi faktorem 4) — vznikne
tak pfili§ mnoho « ¢astic, méalo neutrond ziistane ve vétru a je problém se vznikem jader s A > 200. Je
mozné, ze se modely jesté museji doplnit o vliv rotace a magnetickych poli.

Dosvit a zbytky po supernovach. Tvary svételnych kiivek 1ze dobfe vysvétlit radioaktivnim rozpadem
nestabilnich nuklidd

Ni — Co+et + v+, (648)
wCo — XFe+e™ +v,+7, (649)
s polocasy rozpadu 6,1 dne a 77 dni. Abychom vysvétlili i celkové mnoZstvi zéafivé energie (638)), kdyz
rozdil vazebnych energii je Eress — Enise = 492 MeV — 484 MeV = 8 MeV, potfebujeme fadové 0,1 M,
nuklidu niklu.

Svételnou kiivku samoziejmé ovliviiuje i opacita obdlky. Naptiklad u supernov typu II-P vznika vyrazné
plato pravé diky opacitnimu mechanismu: rdzovd vlna ionizuje vodik ve vnéjsi obalce, coz podstatné zvysi x
a pokles L je pomalejsi. Po ochlazeni a rekombinaci je naopak « malé a pokles L rychly.

Obvyklym zbytkem po vybusich supernov (angl. supernova remnant, SNR) jsou rozpinajici se obédlky
a razové viny interagujici s mezihvézdnym prostfedim. Pozorovatelné jsou po dobu vice nez 10° rokad.
Znamé jsou tieba Krabi mlhovina, mlhovina Rasy nebo Vela. V centrech takovych mlhovin se téZ nachdzeji

neutronové hvézdy, pfipadné pulsary.
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Obrazek 84: Schéma r-procesu v t&€sném okoli protoneutronové hvézdy: tok neutrin vytvoii vitr protonti a neutrond, jeZ se po
ochlazeni sluuji na &éstice «; syntézou ¢astic o vzniknou jadra prvki skupiny Zeleza a teprve na nich se zachycuji neutrony,

vvvvvv

15.2 Supernovy typu Ia

Progenitory supernov SN Ia bohuZel pfimo nepozorujeme. Pravdépodobné se ale jedna o explozi uhliko—
kyslikového bilého trpaslika ve dvojhvézdé, ktery pii postupné akreci prekrocil Chandrasekharovu mez.
Béhem nésledné kontrakce se zazehne nukledrni pfeména C a O az na prvky skupiny Zeleza, coZ uvolni
takové mnoZzstvi tepelné energie, které prevySuje gravitacni vazebnou energii bilého trpaslika

3 GM?
Ewp~ ——¢h =~ _38.10%7J. 650
WD ~ 75 Fon ) (650)

JiZ z prvni reakce této série

BC+BC — HMg+7, (651)
YO+%0 — S+, (652)
— 13Si+ 3He, (653)
— Mg + 23He, (654)
BSi+ 28BS — 35Co+ v (655)

mame, pfi vazebnych energiich Ecip = 92 MeV, Eyjgoq = 198 MeV,
M

mciz

Eoud =~ (Easgos — 2 Eci2) = 3,0-10* J > |Ewp| . (656)

Poznamenejme, Ze se nemuze jednat o heliového trpaslika, protoZe pak by exploze vychazela mnohem vétsi
nezZ se pozoruje.

180



Dtlezita je vhodna rychlost akrece 1atky na bilého trpaslika. Podminkou je, Ze pied explozi se musi
spotfebovat vodik a hélium (nebot je nevidime ve spektru):

1. malé M vede obvykle k erupci novy, pri které bily trpaslik ztrati vice hmoty neZ pfedtim akreoval,
2. pfi stiednim M vznikne degenerovana vrstva helia a zdblesk neodpovidajici supernové;

3. vySsi M ~ 1077 My, /yr je provazené relativné poklidnym, hydrostatickym hofenim H, He — muze
tedy vést az k supernovéE

4. velmi vysoké M da vzniknout vodikové obalce jako u Cerveného obra, coZ je v rozporu se spektry.
Existuji dva zakladni zptsoby, jak poté muze exploze probéhnout:

1. detonace, pti které nadzvukovd rdzovd vina zvysi tlak natolik, Ze komprese materidlu vede k jeho
vzniceni, pfi¢emz exotermickd reakce za vlnou podporuje dalsi Sifeni viny;

2. deflagrace, kde je Siteni zajiStovano tepelnou vodivosti materidlu, ¢ili ohfev okolnich vrstev zpisobuje
jejich zapaleni.

Podle modelti supernov Ia (Hillebrandt a Niemeyer 2000) je jasné, Ze okamZitd detonace nefunguje!
Vytvofii se pfi ni sice prvky skupiny Zeleza, ale nikoli dostatek prvku stfednich hmotnosti. Proto se uvazuje
o nésledujicich tfech modelech:

1. podzvukova nukledrni deflagrace, které je silné turbulentnt;
2. turbulentni deflagrace nédsledovand opozdénou detonact;
3. totéZ doprovazené jednim nebo vicero pulzy.

Turbulence zde hraje roli zcela zdsadni. Deflagra¢ni vlna je totiZ ,,zprohybana“ (obr. B3) a na prvni pohled
by se zdalo, Ze rychlost turbulentni viny je mensi nez rychlost laminarn{ (S; < S)). Ale pravé zminované
zprohybani zvétsi plochu, na niz deflagrace probiha, takZe nakonec je

Sy > 5 (657)

a dosahuje hodnoty az Sy ~ 0,3 c.

3Mozn4 jsou progenitory SN Ia kataklyzmatické proménné, konkrétn& superm&kké rentgenové zdroje. Akrece 10~ M, by
vSak musela probihat dlouho, navzdory tomu, Ze v rentgenovém oboru pozorujeme proménnost na $kdale tydnd.
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Obrazek 85: Prostorové rozlozZeni teploty a tvar deflagra¢ni viny v bilém trpaslikovi o Chandrasekharové hmotnosti. Pfevzato
z Hillebrandt a Niemeyer (2000).

Laminarni rychlost deflagrace. Jakou rychlosti deflagrace probiha? Ozna¢me ¢ tloustku vrstvy, ve které
probihd termonuklearni hotfeni i vedeni. Casova Skala pro vedeni tepla je pak
52
Tqg >~ —, (658)
X

kde y = p% je tepelnd difuzivita. Casovou §kélu pro hofeni miZzeme vyjadfit pomoci

o) AU
T ~ — X exXp — , 659
b c b KT (659)
kde « oznacuje energii obsazenou v 1g latky, ¢ mérny vykon termonuklearnich reakci, AU se nazyva
aktivacni bariéra, T} teplota plamene (pfi které probiha reakce).

Pfi staciondrni deflagraci je energie uvolnéna reakcemi odvedena pryc, €ili jsou si Casové Skély rovny,

TA=Ty . (660)
Mizeme pak odvodit tloustku hofici vrstvy
5~ A2 (661)
€
1 laminarni rychlost postupu deflagracni fronty
)
G~ L~ XS (662)
b «



Obvyklé hodnoty pro termonukledrni plamen v prostiedi X¢ = Xo = 0,5ap = 10° az 10" g cm 2 vychazejf
eoc T, 5 =10"az10*ecms™, 6 = 107*az 1cm, Ap/p = 0,2 a7 0,5.

Vzhledem k hodnoté€ 9 jde o mikroskopicky proces. Pfi makroskopickém modelovani se proto pouziva
pfibliZzeni tenkého plamene, jakozto nekonec¢né tenké viny zfedéni, postupujici rychlosti S).

Chapmanova-Jouguetova rychlost detonace. Pro popis detonace pouZijeme Rankinovy—Hugoniotovy
rovnice. Jednd se o jednoduché zdkony zachovani hmoty, hybnosti a energie, zapsané v soufadnicové
soustaveé pohybujici se spolu s rdzovou vinou. Rozhrani, na kterém se skokové méni stavové veliCiny, je
v takovém piipadé€ staciondrni (obr. Bfl). Oznacime-1i D rychlost detona¢ni viny, kterou latka teGe smérem
k rozhrani, a D — wu rychlost za timto rozhranim, mame

poD = p(D—u), (663)
poD* +py = p(D—u)?+p, (664)
1 1
U(po, po, A = 0) + % +5D% = UlppA=1)+ % +5(D—u), (665)
0

kde p, p oznacuje hustotu a tlak pfed detonaci, totéZ s indexem nula je stav po detonaci, U je vnitini energie
na jednotku hmoty a A stupeii probéhnuti reakce (viz napt. Fickett a Davis 2000).
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Obrazek 86: Detona¢ni fronta nahliZend v soustaveé pohybujici se s frontou a stav latky pfed ni (s indexem 0) a za nf.

Nejprve eliminujeme u z ©63) a (664)

w = pl—ro (666)
p
pak
poD
2

pel=+po = p(D—u)(D—u)+p=pDEP—u)+p, (667)
p—po = poul, (663)

— 1 1
p—po = pD?2=2 = p2p (— — —) - (669)

P Po P



Zavedeme jesté specifické objemy v = %, vy = pio a oznacime

R =

D*>  p—po
v v —w

=0, (670)

coz je rovnice pro Rayleighovu linii (R = 0), neboli pfimku na grafu (v, p).
Eliminace D z tychZ rovnic dava

D = u—t—, (671)
P — Po
pP—po = u2 PPo : (672)
P — Po
¢ili
(p — po)(vo — v) = u®. (673)

Jedna se o linii konstantni ¢asticové rychlosti (u = konst.), pfesnéji feceno hyperbolu. Zaddme-li u, D, je
feSenim Rankinovych—-Hugoniotovych rovnic prise¢ik zmifiovanych linif na grafu (v, p).
Nakonec eliminace v i D z (663)

(p — po)vo (p = po)(v — vo)

J | I, -,
U(p,v,)\:O)—Fpe%le%-?D—:U(p,v,)\:1)+pv+§(D——2 Du + u”) (674)
dava
1
HEU(p,U,)x:1)—U(p,v,>\:0)—§(p+po)(vo—v):O, (675)

coz je kfivka nazyvand hugoniota (H = 0). LeZi na ni vS§echny moZné kone¢né stavy (pro vSechny detonace);
pokud zaddme D, je stav uren prusecikem hugonioty a Rayleighovy linie.

Pro polytropicky plyn (idedlni s konstantni tepelnou kapacitou), s reakci s konstantnim mérnym teplem ¢,
muzeme snadno vyjadfit mérnou vnitini energii

NET
U= =2 (676)
v—1
a dosadit ji do @73)
pv Do 1
V—l_ —70_01—i(pvo—pijpovo—pov):O. (677)
Vyjadfime tlak
2 2 2
p= Polto—p ”2) iy (678)
v — p?vg
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Obrazek 87: Hugoniota (H = 0) a Rayleighovy linie (R = 0) pro rizné hodnoty detonacni rychlosti D, na grafu tlak p versus

specificky objem v = %. Pocatecni hodnoty pg a vg odpovidaji degenerovanému nitru bilého trpaslika. Chapmanova—Jouguetova

rychlost je v tomto pfipadé D¢y ~ 0,2 c.

kde p? = ::_H’ a obdrZime rovnici hugonioty pro polytropicky plyn (s reakci).

Stav latky (v, p) po detonaci rychlosti D je uréen prusecikem s Rayleighovou linif (&Z0). Z obrazku
je zfetelné, Ze pro urcitou hodnotu rychlosti D¢y, nazyvanou Chapmanova—Jouguetova rychlost, existuje
pouze jediné feseni. Vypocitali bychom ji z podminky, Ze te¢na k hugonioté, alias Rayleighova linie, musi
prochézet pocatecnim stavem

d
p+ (Iﬁ)ﬂ (vo —v) = po, (679)

kam dosadime z (&78)), vyies§ime vzhledem k v a vypoéteme p, D¢y podle (€70).

Chapmanova—-Jouguetova rychlost je dobrym odhadem rychlosti §ifeni rdzové viny v daném prostiedsi,
a zaroven je to minimalni moznd rychlost detonace. Pro D < Dgj totiZ neexistuje zadné feSeni R.—H. rovnic.
Plati také D —u = ¢, ¢ili od rozhrani se latka pohybuje rychlosti zvuku cg, jak se miiZeme snadno piesveéddit
z definice

dp dpdv dp D?
2 _ 2 _ P T ) = e (—?) = (D — )2, 680
¢ dp dvdp dv( v’) US( v) = u) (630)

Napiiklad pro hodnoty v centru hvézdy 20 M, — tedy po = 4,8 -10%kg/m3, py = 2,5-10% Pa,
To = 9,2-108 K — a nukledrni pfeménu uhliku (¢ = 5,0-10* J /kg) vychazi Dgy ~ 5,7-107m/s ~ 0,19,
Det=ce=01dc, p=14p0p=27ps T = 2.0T.
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Rayleighova-Taylorova nestabilita. Rayleighova-Taylorova nestabilita vznika naptiklad v situaci, kdy
je hustsi kapalina nad 1idSi v homogennim gravitacnim poli (obr.

P2 > p1 (631)

Obdobn4 je i situace pfi pohybu fidsi latky smérem do hustsiho prostiedi. (V souvislosti se supernovami
pfipomenime, Ze latka uvnitf, ve které jiz probéhla nukledrni pfeména, mé vyssi 1" a tedy niZs7 p nez okoli,
do kterého se rozpina.)

PopiSme takovou nestabilitu v nejjednodussim mozném pripad€. V neporuseném stavu jsou na rozhrani
kapalin tlaky p; = ps = po. OvSem pii malém vychyleni hladiny o & se té€sn€ pod a té€sné nad rozhranim
objevi hydrostatické tlaky p| = po + £p19, ph = po + Epag. Tlakova sila pisobici na rozhrani s plochou A
je pak

Fy = A(py — p3) = A&(p1 — p2)g (682)
a pohybova rovnice
dx¢
mae = Fy. (683)

Kolik je ale m, tedy hmotnost pohybujici se kapaliny? Pro jednoduchost predpokladejme, ze perturbace ma
tvar harmonické vlny, s vilnovym cislem k = 27“ Pro nestlacitelnou a bezvirovou kapalinu (V x v = 0)
pak plati (bez dikazu), Ze perturbace musi klesat se vzdalenosti od rozhrani jako exp(—£k|z|). Typicky tedy
sahd do vzdalenosti % a prislusna hmotnost

1 1
m = mi+ mg = plAE + pgAE . (684)
Dosazenim do (83
1d2
(p1+ p2)AEd—t§ = (p2 — p1)géA (685)
dostavame jednoduchou diferencidlni rovnici
d*¢ p2—p
— = kqg& = ~2 686
RTER—— g =77, (686)
kde

v = Arkg (687)

a Atwoodovo ¢islo

Ap=22—P1 (688)
p2 + p1

37Kdyby tomu bylo naopak, mé&l by systém mens{ potencidlni energii. Neni pak divu, Ze vznikne n&jaka nestabilita.
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Obrazek 88: Pocdtecni perturbace rozhrani dvou kapalin.
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Obrazek 89: Projev Rayleighovy—Taylorovy nestability v numerickém feSeni hydrodynamickych rovnic. Mensi viny, které vznikaji

na rozhrani pohybujicich se kapalin riznych hustot, jsou projevem Kelvinovy—Helmholtzovy nestability. V pozdéjsich fazich se
tvofi charakteristicky ,,hfib*“. Pfevzato zhttp://math.lanl.gov/Research/Highlights/amrmhd.shtmll

ProtoZze nase At > 0 je feSeni ve tvaroPy

¢ = ¢ocoshirt) + sin(), (689)

coz je s Casem divergujici exponencidla. To je sice obvyklé u linearnich teorii, ale ve skutecnosti vyvoj
nestability omezi nelinedrni ¢leny (obr. 89).

3Kdyby bylo At < 0 (hustii kapalina dole), dostali bychom naopak feseni v podobé& vin (sind a kosind).
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16 Typy pozorovanych hvézd a jejich vyvojova stadia

16.1 Horké hvézdy spektralniho typu O a Wolfovy—Rayetovy hvézdy

Fenomenologicky jsou hvézdy spektralniho typu O definovany pfitomnosti ionizovaného helia He II v jejich
carovych spektrech. To odpovidé efektivnim teplotdm zhruba nad 30 000 K. Pro objekty na hlavni posloup-
nosti se podle méfeni dobfe pozorovanych dvojhvézd jednd o rozsah hmotnosti od 15 do vice nez 60 M,
a polomért od 6 do vice nez 10 R.

VétSina pozorovanych O hvézd se nachazi v blizkosti galaktické roviny, patii k prvni populaci a jednd
se ziejmé o mladé hvézdy. Rada hvézd spektralniho typu O se viak nachazi i ve sférické slozce Galaxie.
Maji rozloZeni energie podobné normalnim mladym O hvézdam, jejich jasnost je vSak mnohem mensi
a jsou oznacovany jako podtrpaslici spektralniho typu O, t.j. O VI hvézdy. Tyto objekty jsou zfejmé mélo
hmotné a musi se svym vyvojovym stadiem zdsadné liSit od normdalnich O hvézd. ZardZejicim faktem je,
Ze atmosféry téchto hvézd se svymi spektralnimi projevy velmi podobaji atmosféram normélnich O hvézd.
Hvézdy typu O byly dale klasifikovany do podtiid O3 az 09.5 podle klesajiciho stupné ionizace absorpcnich
¢ar pozorovanych v jejich spektrech. Walborn a kol. (2002) zavedli novou spektrdlni podtiidu O2. Ve
spektrech mnoha O hvézd jsou pozorovany emisni Cary helia He II 4686 a téz dusiku N III 4634, 4640
a4641. Tyto hvézdy byvaji oznacovéany jako Of hvézdy. U nékterych Of hvézd se pozoruje i emise C II1 5696
atéZ Ha emise. Frost a Conti (1976) zavedli klasifikaci Oe pro O hvézdy s Ha emisi, upozornili na to, Ze tato
emise byva ¢asové proménnd podobné jako pro chladnéjsi hvézdy spektralniho typu Be (viz dédle) a vyslovili
nazor, ze Oe hvézdy se zdsadné 1isf od Of hvézd, pro néZ u emisnich ¢ar podle nich nedochédzi k ¢asovym
zménam. To ale nemusi byt pravda, jak ukazuje napt. studie Of hvézdy ( Pup, pro niz Conti a Niemela
(1976) pozorovali zcela prokazatelné zmény profilu ¢ary Ha. Conti (1974) udélal prehlidku osamocenych
O hvézd a Thaller(ova) (1997) publikovala podobnou piehlidku O hvézd ve dvojhvézdach. Oba zjistili, Ze
Ha emise se prakticky nevyskytuje u hvézd hlavni posloupnosti, ale pouze pro hvézdy obii a veleobfi.

Pro nékteré O hvézdy v pasu hlavni posloupnosti byly také pozorovany rychlé zmény profili absop¢nich
Car, které byly interpretovany jako projev atmosferickych pulsaci. Podle rovnice (B18)) 1ze pulsaéni periodu
horkého O veleobra o hmotnosti 50 M, a poloméru 20 R, odhadnout na pouhych 0,25 dne. Baade objevil
zmény profild ¢ar O4If hvézdy ¢ Pup s pravdépodobnou periodou 04356, kterou interpretoval jako projev
neradidlni pulsace. Lze odhadnout, Ze pravdépodobna rotacni perioda ¢ Pup musi byt delsi nezZ 4 dny, tedy
podstatné del$i, nez zjiSténa perioda zmén profild ¢ar. Neni ale dosud zndm mechanismus, ktery by v této
casti HR diagramu vedl k pulsacni nestabilité.

Konecné Wolfovy—Rayetovy hvézdy (ddle WR hvézdy) jsou definovany piitomnosti velmi silnych a Siro-
kych emisnich Car ve spektru, které svym rozloZenim energie odpovida spektru hvézdy spektralniho typu O.
Nazev téchto hvézd je odvozen od jmen dvou astronomi, ktefi jako prvni pomoci visudlniho spektroskopu
podobné spektrum pozorovali pii prehlidce hvézd v souhvézdi Labuté (viz Wolf a Rayet 1867). Céarové
spektrum WR hvézd je patrné Cisté emisni. Pro WR hvézdy se pouZziva rovnéz podrobnéjsi spektralni kla-
sifikace na podtiidy, pficemz se podtiidy definuji opét sestupné podle pfitomnosti emisnich Car s klesajicim
stupném ionizace pozorovanych v optickém spektru. Navic se WR hvézdy rozpadaji do dvou paralelnich
skupin:
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1. WC hvézdy, pro néz jsou pro né charakteristické silné emisni ¢ary iont uhliku C a kysliku O.
2. WN hvézdy, v jejichz ¢arovych spektrech dominuji emisni ¢ary ionti dusiku N.

Obé skupiny maji silné emisni ¢ary helia He II. Neexistuje Zddné kriterium luminositni tfidy a v zdsad€ neni
vibec jasné, zda takto zavedené spektralni klasifikaci lze prifadit monotonné se ménici efektivni teplotu.
Dosud byly zavedeny spektrdlni podtiidy WCS5 az WC9 a WN2 az WNO. Bylo ovSem zjiSténo, Ze WR
hvézdy se podobné jako O hvézdy nachdzeji v diskové sloZce Galaxie, hlavné ve spirdlnich ramenech.
Odhady jejich zakladnich fyzikalnich vlastnosti naznacuji rozsah efektivnich teplot mezi 30 000 a 90 000 K
a hmotnosti mezi 10 a 40 M.

Normélni O hvézdy jsou zfejmé hvézdami vyvijejicimi se od hlavni posloupnosti nulového véku, jejichZ
vyvoj je vSak ovlivnén i ztratou hmoty ve formé hvézdného vétru.

O vyvojové stadium WR hvézd se dosud vedou urcité spory. Mohou to byt objekty ve stadiu hoteni helia
v jadru, soudi se, Ze atmosféry WN hvézd jsou obohaceny produkty hoteni vodiku a WC hvézdy produkty
hotenf{ helia. Vzhledem k jejich mens$im hmotnostem a stejnému prostorovému rozloZeni se nékteti badatelé
domnivaji, Ze WR hvézdy vznikaji béhem vyvoje z O hvézd. Roli v jejich vyvoji ziejmé hraje velmi silny
hvézdny vitr a snad i rotace a v nékterych pripadech i jejich podvojnost. Rozsahlé obaly WR hvézd se
nékdy mohou v ¢ase ménit, coZ dokazuje ptipad dvojhvézdy CV Ser, u niZ doslo ke zmizeni fotometrickych
zakryta.

Pro udplnost je tieba uvést, Ze WR spektrum se pozoruje také pro nékteré velmi hmotné O hvézdy
s mohutnym hvézdnym vétrem, ktery pozorované WR spektrum zplisobuje. V téchto piipadech se ziejmé
jedna o mladé a nevyvinuté hvézdy, bohaté na vodik. Tato WR spektra byvaji klasifikovana WN5h az WN7h,
kde ptipona ,.,h* (nékdy téz ,,ha*“) oznacuje bohaté zastoupeni vodiku. Jde vesmés o objekty ve dvojhvézdach
—viz Schnurr a kol. (2009) a citace tam uvedené.

Pokud jde o podtrpasliky O, jejich vyvojové stadium je méné jasné, musi se ale ziejmé jednat o hvézdy
v pozdnim vyvojovém stadiu po vypdleni vodiku a patrné v obdobi hofeni helia ve slupce. Zda se, Ze
v HR diagramu se kupi kolem vertikalni linie u efektivni teploty asi 40 000 K, od hlavni posloupnosti az
k bilym trpaslikiim. Podle hrubych odhadii jsou hmotnosti O podtrpaslikit mensi neZ hmotnost Slunce.
V jediném piipadé, kdy byl pozorovan O podtrpaslik ve dvojhvézdé spolu s hvézdou spektralniho typu G,
existuje odhad jeho hmotnosti na 0,55 M.

16.2 Hvézdy spektralniho typu B

Hvézdy spektralniho typu B se vyznacuji optickymi spektry, v nichZ dominuji silné ¢4ry vodiku a neutrdlniho
helia, chybfi jiz ¢ary He II a jsou pfitomny ¢ary leh¢ich ionizovanych prvki jako C II, O II, N II atd. Pro
objekty na hlavni posloupnosti se jednd o rozsah hmotnosti od 2,2 do 15 M, polomért od 2,1 do 6 R
a efektivnich teplot od 9 400 do 30 000 K. Kromé normélnich B hvézd se pozoruji pulsujici hvézdy, nékolik
typt chemicky pekuliarnich hvézd a téz hvézdy se zavojem, které se vyznacuji pfitomnosti emisnich ¢ar
vodiku. Mnohé B hvézdy rychle rotujf a nejkratsf rota¢ni periody jsou 043-095.
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16.2.1 Chemicky pekuliarni Bp hvézdy

Mezi B hvézdami a hvézdami spektrdlniho typu A (viz niZe) se pozoruji hvézdy se zieteIné¢ anomalnim
zastoupenim nékterych chemickych prvki. Preston (1974) zavedl zkratku CP k oznaceni chemicky pekuli-
arnich hvézd horni ¢4sti hlavni posloupnosti a rozlisil ¢tyii zakladni typy:

1. CP1 = Am hvézdy (dle novéjsiho oznaceni),
2. CP2 = magnetické Bp a Ap hvézdy,
3. CP3 = HgMn hvézdy,

4. CP4 = B hvézdy se slabymi ¢arami helia (He-weak stars).

Silnd, zhruba dipdlova magnetickd pole se pozoruji pro hvézdy spektrdlnich typi B1-B2 s anomélné
silnymi Carami helia (He-strong stars) a pro nékteré B3p—B7p hvézdy se slabymi ¢arami helia a anomalné
silnymi ¢arami Si a Ti. Pro tyto objekty se pozoruji periodické zmény jasnosti, intensity spektralnich car
a intensity magnetického pole s periodou rovnou rotaéni periodé hvézdy. Osa magnetického dip6lu neni
obecné totoZnd s osou rotace hvézdy a lze ji z pozorovani urcit. Nékteré Bp hvézdy se silnymi ¢arami helia
jsou soucasné hvézdami se zdvojem, nebot’ se u nich pozoruje Ha emise, kterd se rovnéz méni periodicky
s rotaéni periodou hvézdy. Jedna z té€chto hvézd, V1046 Ori, je primarni slozkou dvojhvézdy s periodou
1896 a s vyrazné vystiednou drdhou. Existence silnych makroskopickych magnetickych poli u n&kterych
B a A hvézd ztstava nevysvétlenou zahadou. Existuji hvézdy, které jsou ve vSech zdkladnich fyzikédlnich
parametrech, jeZ v soucasnosti dovedeme urcit, témto magnetickym hvézddm velmi podobné, ale Zadné
méfitelné magnetické pole nemayji.

CP3 hvézdy s anomdlné silnymi ¢arami Hg a Mn se vyskytuji u spektrdlnich podtiid B6-B9, zatimco
nemagnetické B4-B5 s anomalné slabymi ¢arami helia maji ve spektrech nadbytek P a Ga. Rovnéz pro obé
tyto skupiny lze pozorovat zmény jasnosti s rotacni periodou.

16.2.2 Pulsujici 5 Cep hvézdy

[ Cep hvézdy se vyznacuji periodickymi — a ¢asto multiperiodickymi — zménami jasnosti a radidlni rychlosti
s periodami pod 083 (typické periody jsou mezi 0¢1 a 025). Jsou to hvézdy spektrilnich podtfid BO-B2
a luminositnich tfid III-1V, tedy hvézdy, které se jiz vyvinuly podé€l hlavni posloupnosti. Jejich pulsace se
pomérné neddvno podatilo objasnit pomoci opacitniho mechanismu, ktery souvisi s prvky skupiny zeleza
a je G¢inny pfi teplotdch kolem 2-10° K. Nové&jsi studie ukazuji, Ze pro 3 Cep hvézdy neexistuje dobie
definovany vztah mezi periodou, barvou a zafivym vykonem, coZ patrné souvisi s tim, Ze pulsace mnohych
f Cep hvézd nejsou radidlni, ale neradidlni. Dziembowski a Pamyatnykh (1993) ukdzali, Ze pulsacni
nestabilita typu 3 Cep nastava skute¢né v té oblasti HR diagramu, kde se 5 Cep hvézdy nachazeji. Je tieba
se zminit, Ze samotny prototyp skupiny, hvézda  Cep je rovné€Z hvézdou se zdvojem, ma magnetické pole,
které se méni s rotacni periodou hvézdy a je slozkou dlouhoperiodické dvojhvézdy ve vystiedné dréaze, coz
m.j. vede ke zdanlivym zméndm jeji pulsacni periody.
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Obrazek 90: Teoreticky spoctené vyvojové stopy hvézd na HR diagramu, s tu¢n€ vyznacenymi obdobimi, kdy se u nich vyskytuji
pulsacni nestability (médy [ = 0,1, 2). Symboly jsou vyneseny pro pozorované pulsujici hvézdy z vybranych hvézdokup.
Prevzato z pradce Dziembowski a Pamyatnykh (1993).
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Obrazek 91: Diagram absolutni hvézdnd velikost — perioda pro hvézdy typu 3 Cep, ktery ukazuje, Ze vztah perioda — zafivy
vykon pro tentio typ pulsujicich hvézd neexistuje. Pfevzato z prace Sterken a Jerzykiewicz (1993).
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16.2.3 Pomalu pulsujici B hvézdy (Slowly pulsating B stars, SPB)

Asi od pocatku osmdesétych let dvacatého stoleti byly objevovany malé periodické (a Casto také multi-
periodické) svételné zmény u hvézd stiednich spektralnich B podtypt kolem B5 s periodami del$imi nez
[ Cep hvézdy: asi od 1 do 3 dnli. Dziembowski a spol. (1993) teoreticky dokézali, Ze opacitni mechanismus,
ktery zpusobuje pulsaéni nestabilitu 3 Cep hvézd, vede rovnéz k nestabilité hvézd stfednich B podtypi
s periodami od 084 do 395, a to se zd4 existenci pomalu pulsujicich teoreticky vysvétlovat. Spolehlivé
zarazeni konkrétniho objektu do této skupiny vyzaduje systematicka a pecliva pozorovéani. Podobné dlouhé
periody jsou totiZ béZnymi rotacnimi periodami B hvézd. Harmanec (1981) navic ukézal, Ze nejvétsi pocet
znamych dvojhvézd s B slozkami mé& obézné periody mezi 1 a 3 dny. Hmotnosti pomalu pulsujicich hvézd
jsouasimezi 3 a9 M.

Zajimavé zavéry prinesla prace Briquet(ové) a kol. (2007). Tito autofi provedli srovndvaci studii 24
jasnych pomalu pulsujicich hvézd a 24 jasnych magnetickych Bp hvézd. Studovali hvézdy, pro které existuji
presné paralaxy z druzice Hipparcos, takze bylo mozné znacné spolehlivé urcovat i vyvojovy vék obou
skupin. Ukdazalo se, Ze pomalu pulsujici hvézdy jsou star$i nezZ Bp hvézdy a maji také méfitelnd magneticka
pole, ale mnohem slabsi neZ Bp hvézdy. Asi tfetina pomalu pulsujicich hvézd jsou dvojhvézdy, zatimco
mezi Bp hvézdami byla podvojnost dosud nalezena jen v nékolika malo ptipadech. Mezi studovanymi 24 Bp
hvézdami je zndma pouze jedna dvojhvézda. VétSina Bp hvézd i pomalu pulsujicich hvézd rotuje pomalu,
za delsi obdobi ukazuje, Ze Bp hvézdy maji jedinou (rotacni) periodu zmén a svételna kiivka je zpravidla
modulovéna jak rotacni periodou, tak i periodou polovi¢ni. Naproti tomu pomalu pulsujici hvézdy jsou
modulovany nékolika periodami a fazova zména s kazdou z nich je sinusova.

16.2.4 Hvézdy se zavojem (Be stars)

Hvézdy se zavojem (anglicky: Be stars) jsou hvézdy spektralnich typi O, B ¢i A, v jejichZ spektru byly
alespon nékdy za dobu jejich spektroskopickych pozorovani zjistény emise v Cardch vodiku Balmerovy
serie. Prvni dvé byly objeveny jiZ pfi prvnich pozorovéanich visudlnim spektroskopem roku 1867. Jejich
charakteristickou vlastnosti je velkd Casovd proménnost na nejriznéjSich casovych §kélach. V soucasné
dobé 1ze poklddat za dobfe prokdzané, Ze emisni ¢ary v jejich spektrech vznikaji v rozsahlych obdlkach —
zavojich — které je obklopuji a které zfejmé nepravidelné mizi a po Case se obnovuji. Jde o plynné obaly,
jejichZ rozméry alespon o fad prevysSuji rozméry samotnych hvézd. Pfiina vzniku zavoji a nékteré typy
zjisténé proménnosti hvézd se zavojem zlstavaji i po pildruhém stoleti jejich studia zahadou.

Co je o hvézdach se zdvojem v soucasnosti zndmo? Samotné hvézdy se v naprosté vétSiné pripadd
vyznacuji velkymi rotacnimi rychlostmi a statisticky vzato se 1ze domnivat, Ze rychle rotuji vSechny, t.j. Ze
ty, pro nez pozorujeme nizkou hodnotu promitnuté rotacni rychlosti v sin ¢, vidime zhruba od pélu jejich
rotace.

Jsou znamy nasledujici typy jejich ¢asové proménnosti:

1. Dlouhodobé spektrdlni zmény a zmény jasnosti. Dlouhodobé spektralni zmeény hvézd se zavojem jsou
velmi ndpadnym jevem, ktery od pocatku pfitahoval pozornost mnoha pozorovateld. Na Casové skile
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let az desetileti (horni hranice neni zndma vzhledem k tomu, Ze mame pozorovani jen za 130 let) se ve
spektrech objevuji a mizi emisni ¢ary. V obdobich bez emisnich ¢ar se hvézdy podobaji normalnim
O, B ¢i A hvézdam. Naopak v dobé silnych emisi se ve spektrech mohou objevit jesté dodate¢né
absorb¢ni Cary, které jsou uzsi nez Cary fotosferické. Tyto Cary vznikaji zfejmé dodatecnou absorbci
zareni v téch Castech zavoje, které se promitaji na disk samotné hvézdy. V anglické literatuie se jim

proto tika ,,shell lines®, t.j. ¢ary obalky.

Pokud pozorujeme hvézdu spiSe od jejiho rovniku, jsou emisni ¢ary zpravidla dvojité, nebot obélky,
ve kterych vznikaji, rotuji, a my pozorujeme zachycené a znovu vyzafené zareni jak z Casti obdlky,
kterd se k nam pfiblizuje, tak z té, kterd se od nds vzdaluje. Intenzity do fialova a do ervena
posunutych dvojitych vrcholkli emisnich ¢ar se obvykle oznacuji V' a R a v obdobich, kdy je emise
piftomna, l1ze nékdy pozorovat cyklické zmény poméru jejich intenzit, zvané V/ R zmény. Odehravaji
se v cyklech nestejné délky, dlouhych nékolik let. Pokud méfime i radidlni rychlost celé emisni cary
na jejich kiidlech, zjistime, Ze se méni soubézné s cyklickou '/ R zménou, a to s amplitudou nékolika
desitek kms™1.

Soucasné se spektrdlnimi zménami dochdzi i ke zméndm jasnosti a barvy objektu, pficemz lze rozlisit
dva mozné pripady: (a) Postupné objevovani se emisnich Car ve spektru a vznik nového zdvoje jsou
doprovézeny zjasnénim objektu a pohybem od hlavni posloupnosti k veleobrim v barevném diagramu
U — B vs. B — V.V tom ptfipadé hovofime o positivni korelaci. (b) Vznik z4voje je doprovazen
poklesem jasnosti objektu a jeho pobybem podél hlavni posloupnosti ke chladnéjsi spektralni podtiidé
v U — B vs. B—V diagramu. To je inverzni korelace. Pokud jsou pro danou hvézdu k dispozici udaje
z vice obdobi vzniku a zdniku zavoje, je zndmo, Ze nastava vzdy stejny typ korelace. To podporuje
domnénku o tom, Ze vyskyt dvou typt korelaci je geometrickym efektem: inverzni korelace nastava
tehdy, pozorujeme-li danou hvézdu zhruba od rovniku. Vznikajici chladnéjsi obédlka v tom piipadé
hvézdu z¢asti stini a Cini ji zdanlivé chladné€jsi. Pokud hvézdu vidime vice od p6lu, simuluji vnitini
opticky tlusté ¢asti vznikajici obdlky zdanlivé nariistani poloméru hvézdy.

. Strednédobé spektrdlni zmény a zmeny jasnosti. Stfednédobé zmény se obvykle odehravaji na skéle
tydnti a mésicti. V nékterych piipadech jde o zmény, které jsou jakousi miniaturni obdobou zmén
dlouhodobych, které mohou mit i stejnou pfi¢inu — do&asny vznik slabé obdlky. Casto se viak
pozoruji periodické zmény radidlni rychlosti, poméru V/ R, intenzity spektralnich Car i jasnosti. Ty
obvykle souviseji s dvojhvézdnosti dané hvézdy se zavojem.

. Rychlé spektrdlni zmény a zmény jasnosti. Rychlé zmény se odehrdvaji na Skile od nékolika malo
desetin dne do asi 2-3 dn(, maji zpravidla velmi malé amplitudy a jsou intenzivné studovany teprve
od konce sedmdesatych let 20. stoleti. Jedna se jednak o zmény profilG spektralnich ¢ar ve formé
meénici se asymetrie a také ve formé putujicich vinek, pohybujicich se od fialového k ¢ervenému
kiidlu ¢ary. Zmény jasnosti maji amplitudy zpravidla mensi nez 07'1. Zda se, Ze svételné zmény
jsou periodické, s periodami blizkymi k rota¢nim periodam piislusnych hvézd. Svételné kiivky jsou
nesinusové a jejich amplituda a tvar se dlouhodob€ méni. Zmény profilt jsou rovnéz periodické nebo
mozna i multiperiodické. Vyznamnou charakteristikou rychlych zmén je to, Ze jsou pozorovatelné
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Obrazek 92: Dlouhodobé zmény profilu ¢ary Ha u hvézdy se zdvojem vy Cas mezi lety 1911, 1993 a 2002. Pfevzato z prace
Harmanec (2002c¢).

i v dobé, kdy je dana hvézda zcela bez emisnich ¢ar. O plivodu rychlych zmén nepanuje dosud
shoda. Cést badateli je vysvétluje jako projev neradidlnich pulsaci, jini se domnivaji, Ze jde o projev
korotujicich struktur v plynu nad fotosférou hvézdy.

Pokud jde o samotny vznik obdlek, existuje celd fada hypotéz, které se je pokouseji vysvétlit. VSechny
se ale dosud setkdvaji s problémy a zaddna z nich nebyla dosud universalné pfijata. Uvedme si alespori Ctyfi
pracovni modely, které se v soucasnosti nejcastéji uvazuji:

e Model rotacni nestability. Struve (1931) poukdzal na existenci korelace mezi Sitkou emisnich Car
a pozorovanou hodnotou v sin i (obr.@8)) a vyslovil domnénku, Ze obélky vznikaji rota¢ni nestabilitou
na rovniku hvézd se zadvojem. Jeho hypotéza ale nevysvétluje dlouhodobou ¢asovou proménnost
zavoju. Kromé toho se zda, Ze hvézdy se zavojem dosahuji jen asi 70 % kritické rotaéni rychlosti —
viz Porter (1996). Neddvné studie konkrétnich hvézd i teoretické studie Owockého vSak naznacuji,
Ze rotace muze byt velmi blizka kritické rotaci.
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Obrazek 93: Rychlé zmény tzkych absorpénich komponent v silnych resonanénich spektralnich ¢ardch v UV oboru pro hvézdu
se zdvojem 7y Cas v obodobi 25. 3. az 13. 4. 1980. Pfevzato z prace Henrichs a spol. (1983).
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Obrazek 94: Schematicky zndzornéné V/R zmény, tj. poméru fialové a ervené slozky dvojité emisni Cdry.
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Obrazek 95: Schema positivni a negativni korelace ve vyvoji obdlky hvézdy se zdvojem, kdy je vznik obdlky doprovidzen
zjasnénim nebo zeslabenim objektu.
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Obrazek 96: Priklad vyraznych dlouhodobych spektralnich zmén u hvézd se zdvojem: Spektra hvézdy V832 Cyg = HD 200120
pofizend 15. 7. 1974, 22. 9. 1974, 2. 12. 1974 a o rok pozdéji 6. 10. 1975. Je vidét, Ze vznik nové obdlky se projevil nejrpve
pritomnosti emisnich ¢ar v Balmerové serii vodiku a postupné — jak obdlka mohutnéla a zvétSovala se — objevily se absorbéni
Cary z obdlky, které jsou velmi vyrazné na tfetim spektru. O rok pozdéji se jiz hvézda jevila jako zcela normalni hvézda
spektrdlniho typu B. Pfevzato z prace Barkera (1982).
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Obrazek 97: Schematické znazornéni ctyf moznych interpretaci rychlych zmén spektralnich profilli a jasnosti hvézd se zavojem:
neradidln{ pulsace, skvrny na povrchu hvézdy unaSené rotaci, korotujici struktury v cirkumsteldrnim prostfedi a dvojhvézdny
model.
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Obrazek 98: Pozorovand korelace mezi polositkou emisnich profili obdlky a polositkou profili absorpénich ¢ar (hodnotou v sin 7)
pro hvézdy se zdvojem. Emise je méfena v ¢afe Ha, absorpce v He I (667,8 nm). Vpravo je zobrazeno pravdépodobné vysvétleni
— zplostéla obdlka, na kterou se divdme z riiznych sméri.
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e Dvojhvézdny model. Kiiz a Harmanec (1975) pfisli s domnénkou, Ze zdvoje jsou ve skute¢nosti
akrec¢nimi disky a vznikaji pfitokem plynu z druhé slozky ve dvojhvézdach. Jejich hypotéza vy-
svétluje prirozenym zpiisobem vysoké rotacni rychlosti hvézd se zdvojem jako dlsledek prenosu
uhlového momentu dopadajici hmoty, dale stfednédobé zmény a miZe vysvétlit i zmény dlouhodobé.
Podvojnost mnoha hvézd se zdvojem se ale nepodafilo prokdzat a u nékterych dobie studovanych
objektl 1ze dokonce pifitomnost sekundaru, ktery by zapliioval Rocheovu mez, zcela vyloudit. Har-
manec a kol. (2002) predlozili proto novou hypotézu: ukézali, Ze je-li rychle rotujici hvézda sloZkou
dvojhvézdy, mlize u ni dochdzet ke ztraté hmoty a vzniku disku formou vytoku pouze z té oblasti
rovniku, kterd je privracena ke druhé slozce soustavy. Pfitomnost druhého télesa podminky pro vznik
takové rotacni nestability ponékud zlepsuje.

e Hypotéza rotact stlacovaného hvézdného vétru. Bjorkman a Cassinelli (1993) pfisli s domnénkou, Ze
zavoje vznikaji z hvézdného vétru, ktery je u rychle rotujicich hvézd podle jejich vypoctu stlaCovan
do roviny rovniku. Podrobnéjsi vypocty ale ukazuji, Ze jejich mechamismus neddva dostatecné husté
zavoje, které by mohly vést ke vzniku pozorovanych emisnich car.

e Pulsacni hypotéza. Zastanci pulsacniho modelu rychlych zmén vyslovili domnénku, Ze k vyvrhovani
plynu by v rovnikovych oblastech hvézd se zavojem mohlo dochazet ve chvilich, kdy se sejde ve fazi
nékolik mddi neradidlnich pulsaci, takZe dodaji kinetickou energii potfebnou k dosaZeni kritické
rychlosti — viz napft. Rivinius a spol. (1998). Jejich argument je zaloZen na analyze dat hvézdy ;. Cen
pozorovatelné pouze z jizni oblohy. O to, zda jsou rychlé zmény této hvézdy skute¢né multiperiodické,
se ale dosud vedou urcité spory a jejich hypotézu je ponékud brzo hodnotit.

Vyvojové stadium hvézd se zdvojem neni vyjasnéno. Zd4 se dokonce, Ze cely jev neni vazan na
konkrétni vyvojové stadium. Hvézdy se zdvojem se vyskytuji jak mezi mladymi hvézdami v blizkosti hlavni
posloupnosti nulového véku, tak mezi vyvinutymi obry a veleobry. To by do urcité miry nasvéd¢ovalo tomu,
Ze mechanismus vzniku z4voji je externi — jak to predpokladd napt. dvojhvézdna hypotéza.

Podle neddvnych pozorovani hvézd se zdvojem v rtiznych hvézdokupach se v§ak zd4, Ze existuje korelace
mezi procentudlnim zastoupenim hvézd se zavojem v kupé a obsahem tézkych prvki. Vice hvézd se zavojem
se pozoruje v kupach s nizkym obsahem tézkych prvki. Maeder a Meynet (2001) zjistili, Ze pro rotujici
modely s nizkym obsahem kovi se podminky pro dosazeni kritické rotace béhem vyvoje zlepSuji — na
rozdil od modelt spocitanych pro Z = 0,02. To by mohlo vyse zminénou korelaci vysvétlovat a naznacovat,
Ze zavoje vznikaji vyvrhovanim materidlu hvézdy samotné.

16.2.5 Svitivé modré proménné (Luminous Blue Variables, LBV)

Za svitivé modré proménné byvaji oznaCovany hmotné hvézdy s vysokou jasnosti, pro néz se pozoruji
zmény jasnosti a barvy na nékolika ¢asovych skdlach, od rychlé mikroproménnosti az po vzacné vybuchy,
vyznacujici se zjasnénim o né€kolik hvézdnych velikosti a velmi pravdépodobné znacnou ztratou hmoty.
Soudi se, ze predstavuji vzacné, velmi kréitce trvajici stadium vyvoje hmotnych hvézd (trvajici snad jen
40000 let) pfedchézejici stadiu WR hvézd. Pod tento nazev se nyni zahrnujici proménné typu P Cyg, S Dor
a Hubbleovy—Sandageovy proménné.
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Ve spektrech téchto hvézd se pozoruji vyrazné emisni ¢ary vodiku, neutralniho helia a jednou ionizova-
ného Zeleza, které v mnoha ptipadech vykazuji P Cyg profily (tzn. absorpce ve fialové ¢asti profilu, vedouci
k poméru dvojité emise V /R < 1). Je zfejmé, Ze zde existuje urcita fenomenologicka ptibuznost s hvézdami
se zavojem.

Spektra, jasnost a tedy i povrchova ¢i efektivni teplota téchto hvézd jsou znacné proménné. V klidnych
obdobich s minimem jasnosti se tyto objekty zpravidla jevi jako veleobfi spektralniho 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 II a zakdzané [Fe II] emise. Soudi se ale, Ze bolometricky zafivy vykon
zustava i béhem velkych zjasnéni nezménény. Zdanlivy pokles teploty je disledkem absorbce ve vyvrzené
plynové obdlce a zatfeni z kratkovinné a optické oblasti je prerozdéleno do zareni delSich vinovych délek.
Bolometrické magnitudy téchto hvézd se pohybuji kolem —107*0.

Pro hvézdy studované soustavnéji se pozoruji zmény jasnosti na nejméné tfech casovych Skalach:

1. Rychlé zmény na Skale dnd, s amplitudami 071 az 07"2.

2. Cyklické zmény o 170 az 270, s délkami cykll na Skéle let az nékolika desitek let, pfi¢emz stiedni
délka cyklu je pro dany objekt charakteristicka.

3. Vzéicné se objevujici zjasnéni o vice nez 370, kteréd se u daného objektu vyskytnou zpravidla jednou
za nékolik stoleti. Tato zjasnéni zjevné souvisi s vyvrzenim plynové obdlky, kterd byla v nékterych
pfipadech nasledné i pozorovéna jako plo$ny utvar.

Stothers a Chin (1995) ptedlozili dikazy ve prospéch hypotézy, zZe cyklickd zjasnéni jsou projevem
opakujici se dynamické nestability téchto hvézd v pozdnich vyvojovych stadiich a spocetli i pfisluSné
vyvojové modely na podporu této hypotézy. Uk4azali, Ze pro stiedni cykly pozorovanych zjasnéni existuje
slu$né definovany vztah perioda — svitivost ve tvaru

Mo = (12,9 £ 0,5) + (2,4 +0,5) log P (690)

16.3 Hvézdy spektralnich typu A a F

Hvézdy spektralniho typu A se vyznacuji optickymi spektry, v nichZ dominuji silné ¢ary vodiku, chybfi jiz
¢ary helia a jsou pritomny ¢ary mnoha ionizovanych kovt (Fe II, Ti II, Cr II atd.). Pro objekty na hlavni
posloupnosti se jednd o rozsah hmotnosti od 1,5 do 2,2 M, polomért od 1,6 do 2,1 R, a efektivnich teplot
od 6950 do 9400 K.

Hvézdy spektralniho typu F se vyznacuji optickymi spektry, u nichZ jsou ¢ary vodiku podstatné slabsi,
nez u A hvézd, i kdyz stéle ve spektrech dominuji. V jejich spektrech se pozoruje oproti A hvézdam také
daleko vice ¢ar kovi. 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 tiid A a F je tedy ve srovnani s teplejSimi hvézdami B a O podstatné
mensi.
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Obrazek 99: HR diagram pro hmotné hvézdy (45 a 90 M) s vyznacenymi polohami svitivych modrych proménnych v klidné
fazi. Pfevzato z prace Stotherse a China (1995).

Mezi hvézdami typu A nalézdme kromé ‘normalnich’ hvézd hlavni posloupnosti hvézdy vyrazné che-
micky pekulidrni a také vyznamné tiidy pulsacné nestabilnich hvézd, které maji pfesah i1 do spektralniho
typu F. Velmi dobry pfehled fenomenologicky zavedenych tiid a jejich vzdjemné souvislosti publikoval
Kurtz (2000).

16.3.1 Am hvézdy (CP1 hvézdy)

Am hvézdy ¢i metalické A hvézdy pfedstavuji jednu z vyznamnych skupin chemicky pekulidrnich hvézd.
Jejich vyskyt je omezen pravé na spektralni typ A a jejich charakteristikou je, Ze zatimco ¢ary ionizovaného
vapniku Ca II odpovidaji rané spektralni podtiidé A, ostatni ¢ary kovi odpovidaji pozdni A podtfidé nebo
dokonce spektralnimu typu F a ¢ary vodiku odpovidaji né¢jaké stiedni podtiidé mezi obéma extrémy. Barevné
indexy Am hvézd v (U — B) vs. (B — V') diagramu odpovidaji zhruba stejné podtiidé jako Cary vodiku
a rovnéz efektivni teplota Am hvézd odpovida nejlépe jejich spektralnimu typu podle H I ¢ar. Am hvézdy
tvorfi skupinu pekulidrnich hvézd, pro néz se nepozoruje pfitomnost globdlniho magnetického pole. Pfi
studiu vysokodispersnich spekter bylo zjisténo, Ze ,,horkou Am* hvézdou je také Sirius A se spektrdlnim
typem AO.

Nektefi autofi zavedli rovnéZ popisny typ 6 Del hvézdy k oznaCeni vyvojové starSich Am hvézd
s luminositnimi tiidami IV a III. Jini badatelé upozornili na to, Ze tato tfida je znacn€ nehomogenni.
Vyskytuje se rovnéZ oznaceni p Pup hvézdy pro podobii a obfi ASm aZ FSm hvézdy. U nékterych z téchto
hvézd byly nalezeny zmény jasnosti svédcici o pulsacich.

Conti (1970) shrnul vlastnosti Am hvézd a navrhl pouZzit fyzikalné;si definici. Podle néj se jedna o hvézdy
chemicky pekulidrni a to takové, které maji ve svych atmosférach bud nedostatek Ca (¢i také Sc) nebo

Vv v

prebytek prvki skupiny Zeleza a tézsich. Jedna se zasadn€ o objekty na hlavni posloupnosti a bylo rovnéz
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zjisténo, Ze u nich nedochdzi k Zadnym fyzikalnim zméndm jasnosti. Zejména diky Abtovym systematickym
studiim bylo rovnéz zjiSténo, Ze vétSina, a mozna i vSechny Am hvézdy jsou dvojhvézdami. Naopak
viechny dvojhvézdy se slozkami spektralniho typu A a s periodami pod 2¢5 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 drahové elementy. Dvojhvézdy s obéZnymi periodami
pod 845 maji viechny kruhové drahy. Je také zajimavé, Ze v HR diagramu lezi viechny Am hvézdy z téchto
hvézdokup v dobte definovaném pasu nad hlavni posloupnosti samotné hvézdokupy. Am hvézdy vesmeés
pomalu rotuji, coZ miiZe byt v fad€ pripadu zplisobeno prave jejich podvojnosti.

Zatim nejslibnéjsSim vysvétlenim jejich vzniku se zda teorie zdrivé difuse publikovana Michaudem
(1970). Michaud ukézal, Ze v atmosférach hvézd s velmi stabilnimi atmosférami miZe béhem vyvojové
kratké doby (asi 10* az 10° let) dojit k diferencidlni separaci chemickych elementd. Ty ionty, jejichz
zrychleni tlakem zafeni je vétSi neZ jejich vaha v dané atmosféie, se udrzuji na povrchu hvézdy, zatimco
jiné, napt. helium, klesnou do nitra hvézdy. Obecné feceno jsou gradientem tlaku zafeni nadlehcovény
téz81 prvky s velkym poctem spektrilnich ¢ar a naopak lehké a relativné hodné v atmosféfe zastoupené
prvky s malym poctem Car v atmosféie postupné klesaji. Tomu, aby se zafiva difuse mohla uplatnit, mtze
u Am hvézd napomoci jejich pomala rotace a fakt, Ze u nich neexistuji hluboké podpovrchové konvektivni
z6ny, tedy procesy, které v jinych pfipadech vedou k systematickému promichavani chemickych elementd.
K vysvétleni pulsaci p Pup hvézd se predpokladd, zZe béhem vyvoje od hlavni posloupnosti nulového véku se
1 pfes vliv zarivé difuse dostala postupné zéna ionizace He II do oblasti, kde znovu mohla vyvolat dostate¢né
ucinné pulsacéni nestabilitu.

16.3.2 Ap hvézdy

Toto oznaceni se pouziva pro hvézdy spektralniho typu A na hlavni posloupnosti, které maji neobvykle silné
¢ary nékterych kovi a zpravidla téz méfitelné globalni (Casto zhruba dipélové) magnetické pole o sile stovek
az desetitisic G. Jsou zndmy Ap SrCrEu hvézdy, které se vyskytuji v rozsahu spektralnich typi od A3 do
FO, a Ap Si hvézdy, pozorované mezi B8 a A2. Pro tyto hvézdy se obvykle pozoruji periodické — ale obecné
nesinusové — zmény jasnosti, intensity magnetického pole a intensity ¢ar kovi s periodou rovnou rotacni
periodé dané hvézdy. Metodami dopplerovské tomografie pro né€ bylo zjist€no nerovnomérné rozloZeni
chemickych elementli po povrchu hvézdy, a to ve vazbé na magnetické pole. Je zajimavé, Ze orientace
magnetického dipdlu je obecné jind, nez orientace rotacni osy hvézdy. Modelovanim zmén s rotacni periodou
je moZzno zjistovat zakladni fyzikalni vlastnosti Ap hvézd. Jejich anomalni chemické slozeni byva nejcastéji
opét vysvétlovano vlivem zarivé difuse pii stabilizujicim uc¢inku globdlniho magnetického pole. Hypotéza
zarivé difuse vysvétluje i to, ze Ap hvézdy nejsou zpravidla pulsané€ nestabilni, helium totiZ klesne hluboko
do nitra hvézdy a opacitni mechanismus vzniku pulsaci v z6nach ionizace helia tak ztraci svou ucinnost.

Kurtz (1982) vSak priSel s objevem tak zvanych roAp hvézd, chladnych Ap SrCrEu hvézd, které pulsuji
s velmi kratkymi periodami mezi asi 6 az 15 minutami a s malymi amplitudami svételnych zmén pod 07*016.
U nékterych z nich jsou tyto pulsace multiperiodické. Jde o neradidlni pulsace vysokych harmonickych médu
podél osy magnetického pole. V disledku toho jsou pozorované amplitudy pulsaci modulovany s rotaéni
periodou hvézdy. Tyto pulsace jsou pravdépodobné vybuzeny v zo6né ionizace vodiku.
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Novéji zavedenou skupinou chemicky pekulidrnich hvézd jsou A Boo hvézdy, které maji spektralni typ
podle ¢ar vodiku mezi AO a FO, ¢ara viapniku Ca II K odpovida typu AO nebo o néco pozdnéjsimu, a cary
kovl, zejména Mg 11 448,1 nm, jsou velmi slabé. Nizké zastoupeni maji prvky skupiny Zeleza, zatimco lehké
elementy maji prakticky normélni pomérné zastoupeni. Detailni NLTE studie ukazuji, Ze uhlik je zastoupen
méné nez kyslik a Ze existuje antikorelace mezi zastoupenim uhliku a kysliku na jedné, a kfemiku na druhé
strané. To se zd4 byt ve shod¢ s teorii difuse obohacené o myslenku akrece mezihvézdné latky. Na druhé

strané bylo ale zjisténo, Ze mnoho \ Boo hvézd patii mezi pulsujici 0 Sct hvézdy — viz niZe.

16.3.3 ¢ Scuti hvézdy

Jednotné oznaceni pro skupinu pulsujicich hvézd spektralnich typti A a F, které se nachdzeji v pasu nestability
v HR diagramu a maji pulsa¢ni periody kratsi nez 093, zavedl Breger (1979), ktery ukdzal, Ze rozliSovani
na ruzné diive zavedené a popisné definované kategorie nema fyzikalni opodstatnéni@ Vzhledem ke
kréatkosti period téchto hvézd a malé jasnosti vétSiny z nich nebylo snadné pro né v éfe fotografické
spektroskopie pofidit spektra s dostateCnym fdzovym 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 02°01) aZ po 078 a nékdy jsou v ¢ase proménné. Svételné kiivky jsou bud zhruba sinusové nebo
s vice maximy. Pro mnohé ¢ Sct hvézdy byla nalezena multiperiodicita — pozorované zmeény jsou vyslednici
vice periodickych zmén s rGznymi periodami. V pfipadech, kdy se podafilo pozorovat i zmény radidln{
rychlosti, existuje mezi maximem svételné kiivky a minimem kiivky radidlni rychlosti fazovy posun asi
0%1. typicky pomér amplitud obou kfivek &ini 92 kms~! mag~!. § Sct hvézdy na hlavni posloupnosti maji
periody kolem 1 hodiny a amplitudy jejich svételnych kiivek jsou malé, 07°02 nebo mensi. & Sct hvézdy
s VEtsi svitivosti, podobfi a obfi, maji delsi periody a Casto i vétsi amplitudy svételnych zmén. Je ovSem tfeba
fici, Ze pouze asi jedna tfetina hvézd, které se nachazeji v dolni ¢asti pasu pulsacni nestability v HR diagramu
jsou o Sct hvézdy. Detekce pulsaci zdvisi i na rotaéni rychlosti a chemickém sloZeni hvézd, pfesto se zda,
Ze musi existovat jesSté dalsi faktory, které ovliviiuji, zda dand hvézda bude pozorovatelnym zplisobem
pulsacné nestabilni nebo ne, abychom pozorovany pomér mezi pulsujicimi a nepulsujicimi hvézdy v pasu
nestability mohli beze zbytku vysvétlit. Meze pasu nestability v efektivni teploté jsou 7500-8800 K na
hlavn{ posloupnosti nulového véku a 6950 K pro My = 177 az 8400 K pro My = 0765.

Breger (1979) a Breger, Stockenhuber (1983) a nejnovéji Rodriguez a Breger (2001) shromaZzdili ddaje
o jasnostech, pulsacnich periodach a dalSich fyzikdlnich vlastnostech o Sct hvézd a piibuznych objekti.
Nalezli m.j. dobfe definovany vztah zafivy vykon — barva — perioda ve tvaru

My = —3,0521log P + 8,456(b — y) — 3,121 . (691)

S pouzitim podobného pozorovaciho materidlu odvodili Lépez de Coca a spol. (1990) empiricky vztah pro

MV literatuie existovala v této oblasti dosti znand pestrost pojmoslovi. N&kteff autofi nazyvali kratkoperiodické promé&nné
trpasli¢imi cefeidami, jini tento ndzev uzivali pouze pro proménné s amplitudou zmén vétsi nez 07"3. Jini oznacovali proménné
s velkymi amplitudami jako RRs hvézdy ¢i hvézdy typu Al Vel. Objevilo se i oznacen{ ultrakratkoperiodické proménné, to ale
vede k nedorozuméni, nebot’tak jsou oznacovany proménné se sekundovymi periodami zmén. Pivodni oznaceni trpasli¢i cefeidy
se také nezdd vhodné, nebot jde v fadé piipadt o podobfi ¢i obi hvézdy.
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periodu zdkladniho médu ve tvaru
log P = —0,300Mye — 3,1951log Teg + 11,90 . (692)

Odhadneme-li pulsa¢ni periodu A5 hvézdy na hlavni posloupnosti podle zdkladniho vztahu (511]), dostaneme
hodnotu 1,98 hodiny, podle zpfesnéného vztahu (I8]) vyjde 1,10 hodiny, opét ve velmi dobré shodé
S pozorovanim.

Breger (1983) doSel rovnéZ k zavéru, Ze ve statistickém smyslu existuje dobrd shoda mezi pozorovanimi
0 Sct hvézd ve hvézdokupach o zndimém vyvojovém stafi a jejich primérnymi periodami. Jak totiZ plyne
zrovnic I ¢i (BI8), je pulsaéni perioda piimo imérna polomé&ru pulsujici hvézdy. ProtoZe b€hem vyvoje
na hlavni posloupnosti polomér hvézdy pozvolna roste, 1ze ocekdvat, Ze primérné pulsacni periody o Sct
hvézd v jednotlivych kupach budou tim delsi, ¢im je hvézdokupa starsi. To se statisticky skute¢né pozoruje.
Breger a Pamyatnykh (1998) se pokusili zjistit, zda 1ze nalézt shodu mezi predpovédi teorie hvézdného
vyvoje a pozorovanim sekuldrnich zmén period jednotlivych ¢ Sct hvézd. Zjistili, Ze pozorované zmény
period vykazuji statisticky podobny pocet pozvolného nartistani a pozvolného poklesu pulsacni periody,
pfi¢emZ rychlost zmény je asi o fad vyssi, neZ oCekdvany sekuldrni rist periody v diisledku vyvojovych
zmén. Jinak feceno, pozorované zmény jsou diisledkem jinych procesu, které patrné nesouvisi s vyvojem
0 Sct hvézd a na podobny test vyvojové teorie jsou stavajici fady pozorovani jesté prilis kratké.

Celkové miZeme fici, ze 6 Sct hvézdy lze pii soucasnych znalostech kvalitativné dobie vysvétlit
jako objekty vyvijejici se od hlavni posloupnosti v dolni ¢4asti pasu nestability, ktery souvisi s ionizacnimi
zonami vodiku a helia. Jistou ¢4st z nich mohou tvofit i hvézdy, které teprve kontrahuji k hlavni posloupnosti
nulového véku. To vSak nemizZe plné vysvétlit, pro¢ se v prislusné ¢asti HR diagramu pozororuje kromé
0 Sct hvézd také tak velky pocet nepulsujicich A a F hvézd. Konkrétné pro o Sct hvézdy je podle nejnovéjsich
studii pro vznik pulsaci rozhodujici zéna ionizace He II.

16.3.4 SX Phe hvézdy

Hvézdy typu SX Phe jsou patrné analogii 6 Sct hvézd pro objekty populace I, t.]. star$i generace hvézd. Maji
niz8i obsah té€Zkych prvki, patii ke kulové sloZce Galaxie a vyznacuji se velkymi prostorovymi rychlostmi.
Jejich pulsa¢ni periody jsou kratké, ve vétsiné piipadd kratsi nez 0208. Jejich vyvojové stadium vsak
v soucasnosti zlstava zdhadou. 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 miiZe jit
o objekty ve vyvojovém stadiu pozdéjsim nez stadium obrd nebo Ze se jednd o dvojhvézdy, které se slily

v jednu hvézdu.

16.3.5 ~ Dor hvézdy

~ Dor hvézdy jsou velmi nové objevenou skupinou hvézd. Jde o hvézdy spektralniho typu F, které vykazuji
zmény jasnosti a radidlnich rychlosti s periodami del$imi, neZ & Sct hvézdy: od 03 do 220, pficemZ obg
ktivky jsou prakticky ve fazi. Amplituda svételnych zmén je zpravidla pouze n€kolik mélo setin hvézdné

s ¥z

velikosti. v Dor hvézdy se nachédzeji z&asti na chladném konci dolni ¢4sti pasu nestability, zE4sti vné néj
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Obrizek 100: Polohy proménnych hvézd typu § Scu na HR diagramu. Ve stejné oblasti se vSak nachdzeji také hvézdy neproménné.
Prevzato z prace Bregera (1979).

Vv

smérem k niz§im efektivnim teplotdm. Spektrdlné€ jde o hvézdy luminositnich tfid V-IV. Vétsina badatel se
nyni kloni k tomu, Ze se jedna o pulsujici hvézdy, nebot’ u nékterych byly nalezeny multiperiodické zmény,
mechanismus vzniku pulsaci v§ak dosud nebyl objasnén.

16.3.6 Lithium a berylium u F a G hvézd

Lithium a berylium jsou velmi citlivym indikatorem toho, jak hluboko smérem do centra hvézdy zasahuji
podpovrchové konvektivni zony u F a G hvézd. Slucovaci reakce lithia probihaji jiz pii teploté asi 2,5-10° K,
berylia pfi asi 3,5-10° K. Pokud tedy konvektivni zéna dosahuje az do hloubek, kde jsou ve hvézdé potiebné
vysoké teploty, bude obsah Li a Be v atmosférach takovych hvézd znacné€ nizky. K analyze ve spektrech
se nejcastéji uzivaji resonan¢ni dvojice ¢ar Li I 670,776 a 670,791 nm a Be II 313,042 a 313,107 nm.
V atmosféfe Slunce je pomé&my obsah Li nizky, Li/H = 10~!, zatimco typické maximum pro hvézdy
populace I je Li/H = 10~°. Pomé&rny obsah berylia je nizky shodn& pro Slunce i hvézdy populace I: Be/H ~
1071,

Studium obsahu lithia ve hvézdokupach ukazuje nékteré zajimavé souvislosti. Pro celou fadu hvézdokup
byla nalezena zietelna zavislost obsahu lithia na efektivni teploté, pro hvézdy kolem F5 je patrny silny pokles
s minimem u efektivni teploty asi 6700 K, poté rist k niz§im teplotdm s maximem kolem 6300 K a poté opét
plynuly pokles smérem ke chladnéj$Sim hvézddm. Lokéalni minimum kolem 6700 K se vSak nevyskytuje
u mladych hvézdokup jako jsou Plejady ¢i o Per a zda se tak, Ze k dramatickému poklesu v obsahu lithia
v atmosférach F hvézd kolem podtfidy F5 dochézi mezi vyvojovym vékem 5-107 a 5-10% let. Cela véc

vvvvvv

lithia Li/H = 10~° a k Z4dnému poklesu u nich nedochézi, ackoliv jejich vyvojovy vék se odhaduje asi na
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Obrazek 101: Abundance lithia (levd osa, tecky) a berylia (prava osa, krouzky) v zdvislosti na teploté, pro ¢leny hvézdokupy
Hyady. Carkovanou ¢arou je vynesen teoreticky spoctend teplotni zavislost pro lithium. Pfevzato z ?7?.

1-2-10? let. To znamen4, Ze na rozsah konvektivni zény musi mit vliv jest& jiné faktory, neZ jen vyvojovy
vék. Pro Hyady existuje ndznak souvislosti mezi vy€erpdnim lithia a rota¢ni rychlosti pfisluSnych F hvézd.
Michaud se snaZil objasnit nedostatek lithia kolem spektralniho typu F5 teorii zafivé difuse. Jeho vypocty
skute¢né ukazuji, Ze u té€chto hvézd mize dochazet ke klesani lithia smérem do nitra hvézdy, ale cely proces
probiha piili§ pomalu, nez aby se mohl projevit uz v Hyddach. Existuji téZ tvahy o mozné roli malé ztraty
hmoty z atmosfér F hvézd a o roli meridionalni cirkulace.

Studium berylia u stejnych F hvézd v Hyadach ukdzalo shodny a normdlni obsah berylia, z ¢ehoZ Ize
vyvodit, Ze dolni hranice konvektivnich z6n u téchto hvézd zasahuje do oblasti s teplotami nad 2,5-10° K,
ale nedosahujf az k teplotdm 3,5-10° K.

164 G, K aM hvézdy
Spole¢nym znakem chladnych hvézd spektralnich typt G, K a M je existence hlubokych podpovrchovych

konvektivnich z6n, které vedou m.j. ke vzniku chromosfér a korén. Rozsah zdkladnich charakteristik pro
hvézdy hlavni posloupnosti je nasledujici:

e Ghvézdy: M =0,91-1,16 My, R = 1,01-1,25 R, Teg = 5200-5900 K;

o Khvézdy: M = 0,45-0,91 My, R = 0,52-1,01 R, Teg = 3 900-5 200 K;

e M hvézdy: M = 0,10-0,45 My, R = 0,12-0,52 R, Tog = 2 600-3 900 K.
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16.4.1 Projevy a ¢asova proménnost hvézdnych chromosfér

Chromosféra byla objevena nejprve u Slunce a pozdé€ji na zdkladé riznych typti pozorovani i u chladnych
hvézd. Jednad se o pomérné fidkou — a alespoil v pripadé Slunce i neprili§ rozsahlou — vrstvu, kterd se
vyznacuje vySsi teplotou, nez je teplota pod ni leZici fotosféry. TlouStka slune¢ni chromosféry ¢ini asi
10*km. Vzhledem k vy33{ teploté se chromosféra projevuje podobné jako rozséhlé plynové zavoje horkych
hvézd: pritomnosti emisnich Car ve spektru. Nad chromosférou se nachdzi jest¢ mnohem fidsi a geometricky
rozsahlejsi koréna, kterd plynule prechdzi do prostoru. Zareni korény je nepatrné proti zareni slune¢niho
disku a proto 1ze korénu pfimo pozorovat bud’ pii dplnych slune¢nich zatménich nebo z kosmického prostoru.
V ¢asti slune¢ni kordny se pozoruji emisni ¢ary Zeleza a dalSich prvki ve velmi vysokych stupnich ionizace,
coZ sv&d&i o tom, Ze ionizalni teplota v koréné dosahuje teploty az 10° K. Existence teplotni inverze
s rostouci vzdélenosti od stfedu hvézdy se vysvétluje dynamickym zahfivanim v disledku mohutnych
konvektivnich pohybti. Konvektivni proudy vyvoldvaji razové zvukové viny, jejichZ kineticka energie je
umeérna hustoté a Ctverci rychlosti. Hustota se vzdalenosti kles4, rychlost roste a do chromosféry a korény
se tak dostava velké mnoZstvi kinetické energie, z nizZ se jen nepatrnd Cast vyzaii a vétSina se pouzije na
silné zvySeni teploty.

Experimentalni dikazy existence chromosfér a korén 1ze podle rostouci vzdalenosti od stiedu hvézdy
srhnout takto:

1. Na I D cdry 588,9 a 589,5 nm: V této dvojici absorbénich Car 1ze ve sluneCnim spektru pozorovat
rychlostni strukturu spodni ¢asti chromosféry. Také u nékterych jasnych veleobru tfidy G a K se
pozoruji dodatecné, do fialova posunuté absorbce u této dvojice sodikovych car, svédcici o jejich
okolohvézdném ptivodu.

2. Trojice Ca Il ¢ar v infracervené oblasti u 849,8, 854,2 a 866,2 nm: V této trojici absorbCnich Car se
u hvézd s chromosférami pozoruji asymetrie ¢i slabé zaplnéni jader Car emisi. Radidlni rychlost se
1i$1 od radidlni rychlosti fotosferickych Car. (Pro zajimavost: tato trojice Car se pozoruje v emisi pro
fadu silné interagujicich dvojhvézd, jejichz primary jsou hvézdy se zdvojem.)

3. Cdry vodiku Balmerovy serie: U chladnych hvézd s chromosférami se pozoruji necekané silné a §iroké
¢ary vodiku, odpovidajici vyssi teploté nez je efektivni teplota piisluSnych hvézd. Kromé toho je
napf. u M1la hvézdy « Ori Ha profil posunut vici fotosféfe do fialova. U veleobri tfidy K a zv1asté
jasnych veleobri tfid F a G se pozoruje i do fialova posunutd a casové proménnd Ha emise. U obtich
hvézd populace II se pozoruji asymetrické dvojité Ha emise.

4. Emisni jadra car Ca Il K a H u 393,3 a 396,8 nm: Cary ionizovaného vépniku jsou u chladnych hvézd
silné a Siroké a v jejich jadru Ize i na fotografickych spektrech pozorovat emisni slozku, zpravidla
u hvézd, které se v HR diagramu nachazeji vpravo od pasu nestability cefeid. Pozoruji se u hvézd
spektralniho typu F a chladnéjSich.

5. Emisni jddra dvojic dar Mg I u 279,55 a 280,27 nm a u 279,08 a 279,80 nm: Céry ionizovaného
hoi¢iku v blizké ultrafialové oblasti maji obvykle vici fotosféfe lepsi kontrast a emise v jejich jadrech
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jsou tak 1épe patrné. Pozoruji se prakticky pro vSechny hvézdy hlavni posloupnosti chladnéjsi nez F2
a dokonce pro Altair se spektrem A7IV-V a pro vSechny obry a veleobry vpravo od pdsu nestability.

6. Emisni jddra ¢dry Lya u 121,57 nm: Emisni profily vodikové ¢ary Lya byly poprvé pozorovany
pomoci druzice OAO3 — jde opét o centrdlni emisni jadro.

7. Emisni ¢dary O I, C II, C IV a Si IV v UV oboru: Emisni profily té€chto Car se pozoruji pro fadu
chladnych hvézd a svédéi o teplotach 10* az 2-10° K.

8. Meéritelné zdreni v rentgenovém oboru spektra: Rentgenové zareni bylo druzici Einstein (HEAO-2)
zjisténo pro hvézdy hlavni posloupnosti vSech spektralnich typt a pro nékteré G a K obry. Naprosto
se ale nedafi nalézt méfitelné rentgenové zareni pro nejchladnéjsi obry a veleobry v pravé horni
¢asti HR diagramu, pro G az M veleobry a obry chladnéjsi nez K2. Zd4 se, ze tyto hvézdy nemaji
horké korény. Zaroven bylo ale zjiSténo, Ze intensita zafeni v rentgenovém oboru neni jednoznacné
dana spektralnim typem a luminositni tfidou dané hvézdy. Zda se, Ze rentgenové zareni souvisi
s pritomnosti magnetickych poli podobnych slune¢nim. Vznik magnetickych poliu Slunce a chladnych
hvézd se vysvétluje obvykle mechanismem dynama piisobictho v konvektivnich zonach. Cirkulace
muZe byt pfirozené ovlivnéna i rotaci hvézd. Pozorovani svédcici o zfetelné korelaci mezi intensitou
rentgenového zareni a rotacni rychlosti hvézd v rozmezi spektrdlnich typt F7 az M5 se zdaji tuto

domnénku potvrzovat.

Pozorovani hvézdnym vétrem rozsitenych 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 svédcici o asové proménnosti hvézdnych chromosfér existuji celkem pfirozené
pro Ca II K emise v jadfe. Ukazuje se, Ze patrné vSechny chromosféry jsou ¢asové proménné na ¢asovych
Skalach od minut az po staleti. Kritkodobé zmény zvétsuji zpravidla amplitudu zmén s rGstem intensity
emisni ¢ary. Pro né€kolik desitek hvézd spektralnich typli G2 a pozdé€jSich byly pozorovany nékolikaleté
cykly ve zméndch intensity emise, pripominajici jedenactilety cyklus slunecni. Rychlé zmény souviseji
v mnoha pfipadech s rotaci pfisluSnych hvézd, coz svédc¢i o pfitomnosti skvrn. Dlouhé cykly podobné
slune¢nim se ziejmé pozoruji pouze u hvézd s rotacnimi periodami del$imi nez 20 dni.

Vyskyt chromosférické aktivity 1ze posuzovat i podle typu hvézd, pro néz se pozoruje. Jednd se o nasle-
dujici tiidy hvézd.

Hvézdy typu UV Cet. Tyto hvézdy byly definovany jako skupina M3Ve az M6Ve hvézd, u kterych
dochazi k obCasnym prudkym zjasnénim o 1 aZ 6 hvézdnych velikosti, pfi¢emZ zjasnéni nastane béhem
nékolika sekund ¢i nejvySe nékolika mélo desitek sekund a celé zjasnéni trvd 10 aZ 50 minut. Mnozi autofi
vSak pojimali tuto definici volnéji a zafazovali mezi typ UV Cet vSechny chladné hvézdy, u nichz dochéazi
k obCasnym eruptivnim zjasnénim pfipominajicim slunecni erupce ve velkém. Fotometrickd pozorovani
téchto hvézd mimo obdobi zjasnéni v nékterych pfipadech prokazala pfitomnost svételnych zmén s periodu
rotace, tedy opét cosi pfipominajici hvézdné skvrny.
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Obrazek 102: Profil chromosférické ¢ary Call pro Sest chladnych hvézd. Prevzato z prace Stencel (1977).

Hvézdy typu BY Dra. Tyto hvézdy byly definovany jako podskupina hvézd typu UV Cet (v obecnéj$im
pojeti). Zarazuji se mezi né hvézdy hlavni posloupnosti spektralnich typti K a M s emisemi jak v ¢arach
vodiku, tak v Cardch Ca II a s periodickymi svételnymi zménami o malé amplitudé do 01 a s periodami
nékolik dni. Je zndmo asi 20 takovych hvézd. Bopp a Fekel (1977) zjistili, Ze u zhruba poloviny vSech
zndmych BY Dra hvézd (v€etné BY Dra samotné) Ize prokazat, Ze se jedna o spektroskopické dvojhvézdy,
ve vétsing piipadl s obéma sloZkami pozorovatelnymi ve spektru. U vétSiny znamych dvojhvézd je perioda
rotace a obéhu synchronizovdna. BY Dra sama se pohybuje ve vystiedné draze a pozoruje se u ni t.zv.

Yoo v

pseudosynchronizace vlivem vétsi pritazlivé sily v periastru.

Hvézdy typu RS CVn. Jednd se o dvojhvézdy s ob&znymi periodami od 1 do 14 dnt se synchroni-
zovanymi periodami rotace a ob&hu a s teplejSimi slozkami spektralnich typt F ¢i G v blizkosti hlavni
posloupnosti, u kterych se aspoti mimo zdkryty pozoruji silné emisni ¢ary Ca II a svételné zmény s rotacni
periodou zpiisobené pritomnosti skvrn na jejich povrchu. V piipadé zdkrytovych dvojhvézd se tyto svételné
zmény séitaji se zménami v disledku zakrytl a projevuji se deformacemi zékrytovych kfivek. Dlouhodoba
pozorovani té€chto hvézd prokazala, Ze skvrny postupné migruji jako u Slunce, takZe fazovani i sdm vzhled
svételnych kiivek se dlouhodobé méni.

Jednou z nejvice studovanych RS CVn hvézd je zakrytovd dvojhvézda AR Lac, u které se chromos-
fericka aktivita pozoruje pro obé slozky dvojhvézdy, jejichZ spektrdlni typy jsou KOIV a G2IV. Existuji
i velmi detailni pozorovani rentgenového zaieni z obou sloZek a model lokalizace korén u nich. Jinou hojné
studovanou RS CVn hvézdou je V711 Tau, pro niZ byly objeveny rychlé zmény profila ¢ar, podobné putu-
jicim vinkam u horkych hvézd, a pro niZ byla poprvé pouzita metoda dopplerovské inverze pozorovanych
zmén profili ¢ar (Doppler imaging). Pomoci ni I1ze nezdvisle v riznych obdobich sledovat migraci skvrn
na povrchu podobnych hvézd.
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Obrazek 103: Schematicky zndzornéné putovani ,,vinky* ve spektrdlni ¢dre, v zdvislosti na poloze tmavé skvrny na povrchu
hvézdy.

Obrazek 104: Uméle vytvofeny povrch hvézdy s ndpisem ,,VOGT* a vpravo jeho tispé$nd rekontrukce z dopplerovskych méfeni
syntetickych profilti ¢ar. Pfevzato z prace Vogt, Penrod a Hatzes (1987).
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Tésné dvojhvézdy typu W UMa. Jedna se o dotykové dvojhvézdy s kratkymi obéZnymi periodami a se
slozkami obvykle podobnych a pozdnich spektrdlnich typt a se svételnymi kfivkami, které se méni plynule
béhem celé obézné periody.

Hvézdy typu FK Com. Jedna se o osamocené hvézdy spektralnich typli G — K s promitnutymi rotac-
nimi rychlostmi kolem 100 kms™!, coZ je u tak chladnych hvézd velice vysoka hodnota. Jejich hlavni
charakteristikou je pritomnost emisnich Car, Casto silnéjSich, nez jaké se pozoruji pro RS CVn dvojhvézdy.
Pozoruji se u nich rovnéz svételné zmény s amplitudou 07 1-07"2 a s periodami nékolik dnti, patrné opét je-
jich rota¢nimi periodami. Nevykazuji zadné zmény radialni rychlosti. Zmény jejich dvojitych Ho emisnich
profild vykazuji V/R zmény s periodou svételnych zmén, ¢imz se podobaji horkym hvézdam se zavojem.
Vzijemné fazovani zmén naznacuje, Ze fotometrické zmény mohou souviset spise s horkou, nez s chladnou
skvrnou. Pii studiu vysokodispersnich spekter byly u FK Com nalezeny malé zmény radidlni rychlosti Ho
emise s periodou svételnych zmén a po jistou dobu byl proto zvazovan model interagujici dvojhvézdy
s velmi rozdilnymi slozkami. Vyvojové stadium zistdva zdhadou, snad by mohlo jit o hvézdy, které vznikly
postupnym slitim dvojhvézdy typu W UMa v jediné téleso. To by vysvétlovalo velkou rotacni rychlost.

16.4.2 Pulsujici hvézdy: Cefeidy, Miry a AGB hvézdy

Cefeidy. Cefeidy dostaly sviij ndzev podle druhé objevené proménné tohoto typu, o Cep, jejiz zmény
jasnosti objevil roku 1784 anglicky amatér John Goodricke. (Viibec prvni objevenou cefeidou byla n Aql,
kterou 10. zaii 1784 objevil Edward Pigott.) Jsou to veleobfi spektrdlnich tfid F, G a K s periodickymi
zmé&nami jasnosti a radidlnich rychlosti (viz obr. [[03). Jejich periody se pohybuji v rozmezi od nékolika dni
do skoro 100 dni a amplitudy svételnych zmén ¢ini 07 1-270. Jedna se o vyvinuté hvézdy v pasu pulsacni
nestability, které jiz spélily 1 helium ve svych jadrech. Podle staf{ se rozliSuji cefeidy tfidy I a I, coZ odpovida
objektim prvni a druhé populace hvézd. Typickym predstavitelem tfidy I je pravé o Cep (spektrdlni typ
F5Iab), cefeidam typu II se podle typické predstavitelky fikd také hvézdy typu W Vir. Vztah perioda —
zarivy vykon se pro cefeidy typu I a IT 1i$1, cefeidy typu I jsou pro danou pulsacni periodu asi o 17*5 jasné&jsi
nez cefeidy typu IL.

Kervellaakol. (2004) vyuzili interferometrickd ur¢eni polomérti sedmi klasickych cefeid k nové kalibraci
nulového bodu vztahu perioda — zafivy vykon, pfi¢emZz sklon piimky pfijali z diivéjsi studie Gierena
a kol. (1998) zaloZené na cefeidach z Velkého Magellanova mracna. Jejich nejnovéjsi vztah ma tedy tvar

My = —(2,769 + 0,073) log P — (1,440 & 0,075) . (693)

Miry Miry patii k nejnadpadnéjSim proménnym hvézdam. Jejich periody zmén jasnosti a radidlnich rych-
losti jsou vesmés delsi nez 100 dni a amplitudy svételnych zmén jsou vétsi nez 17°0 a neziidka dosahuji
i vice nez 107°0! Ve spektrech té€chto hvézd se vyskytuji i silné emisni Cary. Klasické vysvétleni je, Ze se
jednd o obi{ hvézdy v pozdnich vyvojovych stadiich.

Prototyp skupiny Mira Ceti (omikron Ceti) je hvézdou spektralni tfidy M7Ille, jejiZ jasnost se méni
s periodou 331765 od 27°0 do 107*1. Sekundarni slozkou Miry Ceti je bily trpaslik a snimky z Hubbleova
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kosmického dalekohledu naznacuji interakci mezi obéma hvézdami a vedou k odhadu poloméru Miry:
700 Re.

Hvézdy asymptotické vétve obru (Asymptotic Giant Branch Stars, AGB). Jedna se o relativné kratké
pozdni vyvojové stadium cyklickych tepelnych pulst souvisejicich s hofenim helia v heliové slupce a s hlu-
boko zasahujici povrchovou konvektivni z6nou. Timto stadiem projdou hvézdy o pocatecnich hmotnostech
asi 0,8 az 8 M. Vyvine se u nich i silny hvézdny vitr, ktery vede k odvrhovani hmoty do prostoru rychlostmi
1078-10* M, za rok a v chladnych obdlkach kolem nich se tvoii komplexni molekuly. Ndsledujici vyvoj
vede ke vzniku planetarnich mlhovin a konéi stadiem bilého trpaslika. Existuje ale i domnénka, Ze jev
souvisi s podvojnosti téchto objektl a konkrétné s pohybem sekundérni sloZky uvniti atmosféry obra. Mezi
AGB hvézdy se zahrnuji Miry, polopravidelné a nepravidelné proménné.

16.5 Hvézdy v ranych vyvojovych stadiich

Upozornéme, Ze muzZe byt obtizné rozlisit kontrahujici objekty od objekti vyvinutych od hlavni posloupnosti
— nachdzejf se totiZ na stejném misté na HR diagramu. Napovédét miize Clenstvi ve hvézdokupé zndmého
véku nebo chemické sloZeni atmosfér, naptiklad ¢ara lithia (na 670,7 nm), jakoZto prvku, ktery se spotiebuje
jesté béhem smritovani [

“0Dalsf z moznosti je molekula 13CO pozorovand v emisi v cirkumsteldrn{ l4tce. Obohaceni timto izotopem uhliku m4 totiz
ptvod v termonukledrnich reakcich vyvinutych objektii, kdeZto objekty pfed dosazenim hlavni posloupnosti maji pomér *2C/13C
stejny jako mezihvézdna latka.
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Hvézdy typu T Tau. Jednd se o osamocené hvézdy spektralnich typti F5 — G5, u nichz se pozoruji

7 ¥z

chromosferické emisni ¢ary (zejména Ca II) a rychlé a zcela nepravidelné zmény jasnosti s amplitudami
az 370. Maji nizky zarivy vykon a zpravidla se vyskytuji uvniti zafici ¢i temné mlhoviny. Pozdéji se
ukazalo, Ze v pfipadech, kdy se u téchto hvézd pozoruje absorbéni ¢arové spektrum, odpovida zpravidla
spektralnim typtim mezi pozdnim typem F a typem M, pfi¢emZ je ve spektru pfitomna silnd absorb¢ni ¢ara
lithia 670,7 nm. Pomérn€ neddvno se podafilo prokazat, Ze mnohé T Tau hvézdy jsou slozkami visudlnich
dvojhvézd s dlouhymi obéznymi periodami. Dnes se vétSina badatelti shoduje v ndzoru, Ze hvézdy T Tau
jsou mladé hvézdy, které teprve kontrahuji k hlavni posloupnosti nulového véku (obr. [[08) a dosud u nich
probihd i akrece hmoty z okolni mlhoviny (rychlosti M <1077 M, /yr). Tomu odpovidé i pfitomnost silné
Cary lithia. Jejich nepravidelné svételné zmény se vysvétluji nehomogenitami v rozsédhlych obalkéch, které
je obklopuji. Jejich trvani se odhaduje na 1 az 10 Myr.

V okoli téchto mladych hvézd se Casto vyskytuji Herbigovy—Harovy objekty — zhusténiny, vznikajici
pfi interakci vytryski s okolni mezihvézdnou latkou.

Mezi mladé hvézdné objekty (angl. young stellar objects, YSO) patii také hvézdy typu FU Orionis
(nazyvané téz fuory). Jejich velka proménnost se interpretuje tak, Ze na hvézdu jesté pada jadro velkého
molekulového mratna, &im¥ vznikaji opakovand vzplanuti, trvajici ~ 10 rokd, s M > 107 M, /yr.
V systému je pritomen horky disk, s teplotou asi 1 000 K na 1 AU. Mezi vzplanutimi byvaji intervaly klidu,
trvajici 100 roki, a celkem faze FU Ori trva 0,1 Myr.

16.6 Hvézdy v pozdnich vyvojovych stadiich
16.6.1 Bili trpaslici a ZZ Ceti hvézdy

Bili trpaslici se v dvourozmérné klasifikaci popisuji luminositni tfidou VII, mnohem castéji se vSak v astrono-
mické literatufe objevuje oznaceni DA, DB, DO a podobné, oznacujici bilé trpasliky se spektry spektralnich
tiid A, B, O atd. Ttida DA je charakterizovdna ptfitomnosti ¢ar vodiku v atmosféfe pfislusnych hvézd,
u tiidy DB jsou pfitomny ¢ary neutrdlniho helia. Podrobnéjsim studiem se ukédzalo, ze DA a DB trpaslici
tvoii dvé odlisné skupiny objektli a dvé sekvence v HR diagramu. Relativni obsah helia v atmosférach DA
trpasliki je nepatrny (He/H < 10~2). Naopak v atmosférach DB hvézd prakticky chybi vodik (He/H > 10°).
Byly nalezeny i nékteré prechodné ptipady DB hvézd, oznacované DBA, u nichz Ize slabé ¢ary vodiku
ve spektrech pozorovat (He/H ~ 3—10 - 103). Bil{ trpaslici klasifikovani DO jsou pokratovanim sekvekce
DB smérem k vySSim teplotdm. Statistické studie relativni ¢etnosti obou sekvenci ukazuji, Ze trpaslici typu
DA prevazuji, je jich asi 80 procent. Pomoci modeld atmosfér sloZenych bud z Cistého vodiku nebo helia
byl odhadnut rozsah efektivnich teplot DA trpasliki v rozmezi od 7 000 do 30000 K, pro DB hvézdy je to
12000 az 30000 K.

Rozlozeni prostorovych rychlosti ukazuje, Ze naprosta vétsina bilych trpaslik pochdzi ze star$i popu-
lace II. Existence dvou sekvenci se vysvétluje tim, Ze u nékterych objektl dojde na konci stadia asymptotické
vétve obrl k tak mohutnym ftepelnym pulsum, Ze se pti nich nukledrnim hofenim spotfebuje zbyvajici at-
mosfericky vodik a zbudou jen tézs{ prvky. U trpaslikti typu DA, kde se vodik takto nespotfebuje, dojde ke
zmizeni helia v disledku zafivé difuse.
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(1989).

215



ZZ Cet hvézdy jsou bili trpaslici typu DA, u nichZ dochazi k méfitelnym zméndm jejich jasnosti.
Zmeény jasnosti jsou zfejmé periodické a Casto multiperiodické, a velmi rychlé. Periody zndmych ZZ Cet
hvézd jsou mezi 100 a 1200 sekundami, coZ je ale o hodné delsi, nez by odpovidalo jejich radidlnim
pulsacim, takZe se dosti v§eobecné soudi, Ze pozorované zmény jasnosti jsou projevem pulsaci neradidlnich.
Byla nalezena urcita korelace mezi amplitudou pozorovanych zmén a sloZzitosti svételnych kiivek. ZZ Cet
hvézdy s malymi amplitudami do 07*05 maji zpravidla periodické sinusové zmény jasnosti, jejichz perioda je
velmi stala. V poslednich desetiletich je pulsacim ZZ Cet hvézd vénovand znacnd pozornost, nebot’ existuje
opravnénd nadéje, Ze se s jejich pomoci 1ze dozvédét hodné o skutecné vnitini stavbé bilych trpaslikd,
podobné jako v piipadé naseho Slunce. Soudi se, Ze moZzna vSichni bili trpaslici typu DA se stavaji pulsacné
nestabilnimi, kdyz se béhem svého vyvoje a postupného chladnuti dostavaji do oblasti s efektivni teplotou
mezi 13000 a 11 000 K.

Pulsace byly ovSem objeveny a studovany i u nékolika trpaslikii DB a jejich analyzou a porovndnim
s modely prokdzali Metcalfe a kol. (2005), Ze Cisté heliova atmosféra DB trpasliki je patrné dasledkem
zafivé difuse. Na prechodu od hvézd asymptotické vétve obrti k bilym trpaslikiim existuji teplejsi hvézdy
typu PG 1159, které maji v atmosféfe zastoupeni helia, uhliku i kysliku, coby zbytku jadra ptivodni hvézdy.
Vypocty ukézaly, ze zariva difuse vynese helium k povrchu, a nechd tak vzniknout Cist€ heliové horni
atmosfére.

K lep$imu pochopeni vyvojového stadia bilych trpasliki a souvislosti s hvézdami asymptotické vétve
obrii a novami (viz niZe) pomaha i studium bilych trpasliki, ktefi jsou slozkami dvojhvézd. Napt. Kawka
a Vennes (2003) urcili drahové elementy a studovali i elipsoidalni proménnost dvojice BMP 71214 slozené
s bilého trpaslika DA a cerveného trpaslika dMe, ktery téméf zaplituje Rocheovu mez. V této dvojhvézdé
ziejmé v budoucnu nastane prenos hmoty a eruptivni zjasnéni. Drahové elementy n€kolika horkych bilych
trpaslikd urcili Kawka a kol. (2008) na dalekych UV spektrech z druzice FUSE. Jde vesmés o soustavy,
které prosly stadiem asymptotické vétve obri se spole¢nou obdlkou. Analyza chemického sloZeni ukazuje,
7e dochazi k akreci hmoty na povrchu bilych trpaslikti z hvézdného vétru jejich pritvodci. O tom, Ze se
jedna skutecné o kompaktni objekty, svédci i vyrazny rozdil ve stiedni (systémové) radidlni rychlosti bilych
trpasliki a jejich privodct zplisobeny vétsim gravitaénim rudym posuvem bilych trpasliki.

16.6.2 Novy

Pokud je bily trpaslik sloZkou dvojhvézdy a dojde k pfenosu hmoty bohaté na vodik z druhé sloZky na
povrch bilého trpaslika, miZe dochazet k velmi ndpadnym zjasnénim soustavy. Na povrchu bilého trpaslika
muZe nastat velmi bouflivé jaderné slucovani vodiku na helium, coZ vede k vybuchu a odvrZeni obélky do
okolniho prostoru. Pohyb hmoty velkymi rychlostmi se skute¢n€ u nov po vybuchu pozoruje, prostiednictvim
dopplerovského rozsifeni Car.

Znamy jsou rovnéZ trpaslici novy, dvojhvézdy slozené z bilého trpaslika a Cerveného trpaslika (normalni
hvézdy), jejichZ obézné periody Cini jen nékolik hodin a u nichZ dochézi k opakovanym zjasnénim o 3 az
5 hvézdnych velikosti béhem tydni az nékolika let. Soudi se, Ze i tyto objekty se zjasnuji v disledku pifenosu
hmoty mezi sloZkami, mechanismus ale patrné€ nesouvisi s nuklearnim hotenim, ale s nestabilitou akrecniho
disku kolem bilého trpaslika, jehoz opacita se v disledku akrece po dosaZeni urcité kritické hodnoty mtize
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Obrazek 109: Svételnd kiivka rekurentni novy SS Cyg, od roku 1897 do roku 1933; jasnost se polopravidelné méni mezi 12 mag
a 8 mag. Pfevzato z prace Bath a van Paradijs (1983).

velmi prudce zménit.

7da se jisté, Ze vybuchy nov vedou jen k relativné malé ztrat€¢ hmoty ze soustavy, poméfovéano celkovou
hmotnosti hvézd. U nékterych trpasli¢ich nov s mnoha pozorovanymi zjasnénimi byla nalezena korelace
mezi mohutnosti zjasnéni a dobou do nasledujiciho zjasnéni.

16.6.3 Supernovy

Klasifikace supernov je tradi¢né zavisla na jejich spektrech. Spektralni ¢ary mivaji profily typu P Cygni,
coZ sv&dei o rozpinajici se obdlce, a jsou silné rozsifené diky radidlnim rychlostem fadu 103 az 10 km /s;
priklady typickych spekter uvadi obr.

V tab. []] vidime zékladni kritérium klasifikace, kterym je pfitomnost spektralnich ¢ar vodiku. Jestlize
jsou patrné, jednd se o typ II, v opacném piipad¢€ typ 1. Dalsi rozdéleni SN II je podle intenzity Car hélia
na typy IIn a IIb a nakonec se typ IIn déli podle tvaru svételné kiivky na typy IIP (s pfitomnosti plata
po maximu) a IIL (s pfiblizn€ linedrnim poklesem v magnitudach). Supernovy SN I se déle tfidi podle
pritomnosti ¢ar kiemiku a hélia na podtypy Ia, Ib, Ic.

Ve spektrech samoziejmée nejsou pouze zminované diagnostické Cary, ale i dalsi. Naptiklad supernovy
SNIa maji v raném spektru ¢ary Si II, Ca II, Mg I, S II, O II, po 2 tydnech se objevuji dovolené cary Fe II
a zhruba po Sesti mésicich, v nebuldrni fazi, zakdzané cary [Fe 1], [Fe III], [Co III]. Relativni intenzita
[Co III}/[Fe III] ptfitom klesd s ¢asem, coZ naznacuje radioaktivni rozpad kobaltu. Spektra supernov SNII
jsou v maximu casto témer spojitd, bez spektrdlnich Car, pozdé€ji se objevuji emisni cary vodiku a jesté
pozdé&ji zakdzané ¢ary kovi (obr. [TTJ).

Svételné kiivky vykazuji velmi rychly vzestup, vétSinou béhem nékolika dni. Nasledny pokles je pozo-
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Tabulka 7: Klasifikace supernov podle spekter. Horni tabulka je pro spektra pofizend v maximu, dolni pro pozdni — poftizend
6 mésicli po maximu (supernebuldrni spektra). Kurzivou jsou vzdy vyznacena kritéria (pfitomnost nebo nepfitomnost spektralnich
¢ar urditych prvkd, pfip. tvar svételné kiivky), antikvou je oznaceni typu.

H/bez H
SN II SN I
prevaZuje H/ He Si/ bez Si
IIn IIb | Ia | mnoho He / mdlo He
sv. kiivka linedrni / plato Ib ‘ Ic
1L ‘ 1P
H/bez H
SN 1II SN I
prevaZuje H/ O 0O /bez O
IIn (H, Ca) | IIb (H, O, Ca) | Ib, ¢ (O, Ca) | Ia (Fe, Co)

rovatelny po dva roky. Rozdily mezi jednotlivymi typy jsou patrné na obr. Svitivost je nejvétsi pro typ
Ia, v maximu jasnosti dosahuje

H,
My =~ —19,30 mag + 51 , 694
v e e <60 kms—! Mpc—1> (059

kde Hy je hodnota Hubbleova parametru. Rozptyl této zavislosti je velmi maly (o, ~ 0,3 mag) a miZe byt
jesté zlepSen parametrizaci $iftky maxima a rychlosti poklesu svételné kiivky (Siroké, resp. pomalu klesajici
vychdzeji jasnéjsi; Perlmutter a spol. 1997). Supernovy tohoto typu jsou tedy vhodné jako ,,standardni
svicky* pro ur¢ovani vzdalenosti ve vesmiru. Typy Ib a Ic jsou asi ¢tyfikrat (o 1 azZ 2 mag) slabsi. Pro typ II
je charakteristicky velky rozptyl svitivosti, nej¢astéji se v§ak pohybuje na trovni typt Ib a Ic.

Typy Ib, Ic a II se vZdy nachdzeji ve spirdlnich nebo nepravidelnych galaxiich, obvykle ve spirdlnich
ramenech v blizkosti oblasti H I, tj. v mistech intenzivniho zrodu hvézd. Odtud plyne, Ze progenitory jsou
mladé masivni hvézdy, které na hlavni posloupnosti setrvavaji priblizné deset miliénii let. Supernovy Ia
jsou vSak pozorovany ve vSech typech galaxii, nevykazuji koncentraci do spirdlnich ramen. Vznikaji tedy
z hvézd starSich, méné hmotnych.

Pozorovani ptfedchdzejici vybuchiim supernov svéd¢i o tom, Ze plivodci supernov typi II, Ib a Ic jsou
cerveni veleobfi, svitivé modré proménné nebo Wolfovy—Rayetovy hvézdy (Langer a kol. 1994, Meynet
a Maeder 2003, Kotak a Vink 2006). Progenitory supernov la se nepodafilo pfimo identifikovat.
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