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1 Uvodem

1.1 Vaznik teorie

Po dlouhou dobu zlistavala otazka fyzikl a astrofyzik{, pro¢ hvézdy vydrzi bez viditelné zmény zafit tak
dlouho, nezodpovézena. Jesté v 19. stoleti existovaly Uvahy o tom, zda je mozng, aby Slunce ziskavalo
svou zafivou energii chemickymi reakcemi, tedy spalovanim tuhych Ci tekutych latek. Nazor, Ze to neni
pravdépodobng, vyslovil jiz John Herschel. Lékar J.R. Mayer uvazoval r. 1846 o tom, Ze by Slunce mohlo
Ziskavat energii dopadem meteoritll. Bylo ale odhadnuto, Ze by k dosaZeni potfebného zafivého vykonu
musel 0 na Slunce kazdou sekundu dopadat 2,102 tun hmoty atakovy prirlistek hmoty by se musel méfitelné
projevit na zméne drah planet. H. von Helmholtz roku 1854 odhadl, Ze i pfi nejenergetictéSim spal ovani
vodiku a kysliku na vodu by Slunce pfi své hmotnosti vydrzelo svitit pouze malo pfes 3000 let. Prisel
misto toho s hypotézou, Zze Slunce z&fi diky uvolhovani energie gravitatnim smrstovanim. To by zgjistilo
zafivou stabilitu na ngjakych 40 milionll let. Nicméné zlepsujici se odhady stafi Zemé vyloudily i tuto
moznost, tfebaze — jak uvidime — se gravitatni kontrakce v urcitych stadiich hvézdného vyvoje skutetné
vyznamneé uplathuje. Teprve koncem tficatych let dvacatého stoleti byl nalezen hlavni zdroj stabilniho zareni
hvézd: jaderna syntéza prvkl, zefména slucovani vodiku na helium — viz napf. Weizsacker (1937), Bethe
a Critchfield (1938) a Bethe (1939). Tim byla oteviena cesta ke konstrukci realistickych modelli stavby a
vyvoje hvézd.

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

Presto je dobfe si uvédomit, jaka dal i zjednoduSeni jsou Cinéna:

e Zanedbava se rotace hvézd (odstfediva sila, zména tvaru hvézdy, diferenciani rotace). Modely, které
berou rotaci hvézd v potaz aopoustéji predpoklad sféerickée symetrie, existuji zatim jen vevelmi zjednoduSené
formé, jak o tom bude feC pozdgji.

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

e PouZiva se nedokonal & teorie konvekce, ktera empiricky voli pomér mezi stfedni volnou dréhou kon-
vektivniho elementu a veliCinou oznaCovanou Hp, ktera charakterizuje linearni vzdaenost odpovidgjici
prevracené hodnoté logaritmického radianiho poklesu tlaku s polomérem (pressure scale height v anglic-
tin€); predpoklada se, Ze termodynamické procesy v nitru hvézdy probihaji adiabaticky, coz je ale dobra
aproximace. U hmotngjSich hvézd zlistava zdrojem nejistoty i jev, kterému sefika konvektivni prestiel ovani
(convective overshooting), totiz moznost, ze konvekce diky setrvacnosti konvektivnich elementll zasahne i
do vrstev nad konvektivni zonou.

e Pretrvava urcita nepresnost v hodnotach extinkénich (=opacitnich) koeficientli hvézdné latky (i kdyz
se situace v poslednich letech hodné zlepsila) a tyto koeficienty se pro vypoCty hvézdnych niter pouZivaji
stfedované pres celé el ektromagnetické spektrum.

e Pietrvavai ngjistota v uréeni Gcinnych priifezll jadernych reakci, coz vede obecné k vétSim chybam
v Casové 3kéle, nez v povrchovych charakteristikach modelovych hvézd. Podle negnovgsich studii se
nejistoty v uréeni U€innych priirezdi reakci pohybuji v rozmezi 5 az 40 %.



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

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

e Problemem z hlediska modelovani zlistavaji i ta stadia vyvoje, kdy dochazi k dramatickym zménam
na dynamické 3kale, které nelze korektné popsat stacionarnimi modely.

1.2 Mode naseho Slunce

Jesté predtim, nez se zatneme teorii stavby a vyvoje hvézd vénovat soustavné, miize byt uzitetnéilustrovat
miru jeji UspéSnosti na prikladu model ovani naSeho Slunce v jeho soucasném vyvojovem stadiu.

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

1. pomeér [/ H, mezi stfedni volnou drahou a tlakovou 3kéou;
2. pocatetni hmotnostni procento vodiku X'; a
3. potatetni hmotovy pomér obsahu tézkych prvkl vici vodiku 7/ X,

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

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

0,60 krét méné pro galiova méfeni,

0,30 krat méné pro chlorova méfeni, a

0,47 krat méneé pro experiment Kamiokande,
pri¢emZ model ové predpovédi se vzgemne lisi o méné nez 10 %.

V roce 2001 doSlo v celé véci k vyraznemu pokroku. Jiz roku 1969 publikovali Gribov a Pontecorvo
(1969) domnénku, Ze elektronova neutrina v, vznikgjici pfi sluCovani vodiku v jadru Slunce se cestou
k Zemi mohou ménit ¢astecné v neutrinamionovav,, i tau-neutrinav.., ktera se mnohem hiife detekuji, aze
tim by mohl rozpor teorie a pozorovani vznikat. Ve spolupraci americko-japonské byl uveden do provozu
novy detektor Super-K amiokande v Japonsku a kanadsko-americko-britsky tym publikoval prvni méfeni ze
Sudbury Neutrino Observatory (SNO). SNO jelaboratof umisténav aktivnim dole naméd anikl v Kanadg,
kteraje v hloubce odpovidajici 6 km vodniho sloupce, takze je dobre chranéna proti G¢inklim kosmického



zafeni. Vlastni detektor je sféricka nadoba o priiméru 12 m obsahujici 1000 tun tézké vody, umisténa ve
30-m dutiné naplnéné velmi €istou normalni vodou. Jednaz reakci, pri niz se el ektronove neutrino pfi srézce
s deuteronem méni na dva protony a urychleny elektron, je citliva pouze na el ektronova neutrina, zatimco
srazky zaznamenané v detektoru Super-K amiokande (pouzivajicim €istou vodu) méfi v nerozliSitel né smési
vSechny typy neutrin. Bylo proto jasng, Ze pokud oba detektory naméfi stejny tok neutrin, znamenato, ze
vSechnaneutrinapfichazejici ze Sluncejsou typu v,. Ve skuteCnosti méfeni SNO ziskavanaod listopadu 1999
do ledna 2001 jasné prokazala, ze detektor SNO detekuje méné neutrin nez detektor Super-Kamiokande.
PodrobnéjSi vyhodnoceni ukazal o, Ze alespon neutrina s vySSi energii, vznikajici béhem predpos edni reakce
proton-protonového Fetézce, rozpadu boru na berylium jsou detekovana ve shodé se souCasnymi modely
Slunce. Mé&feny tok neutrin byl urfen na

(5,44 +0,99) x 10° cm—2s7!,
zatimco slunecni model pfedpovida

(5,05 £ 0,20) x 10%° cm~2s !,

Zdasetedy, Ze pres Sedesit | et starateorie stavby avyvoje hvézd do diichodu jit nemusi aze jgji testovani
naopak pfineslo podnét pro rozvoj fyziky, nebot pfeména neutrin vede k zavéru, Ze neutrina museji mit
nenulovou klidovou hmotnost.



2 Obecné zakonitosti a fyzikalni vztahy
2.1 Z&kladni pojmy
Hybnost, té€Z impuls, rusky kolicestvo dvizenijaje
p=m-, 1)

kde v/ je rychlost pohybu hmotného bodu o hmoté m. Hybnost | ze stejné jako rychlost povazovat za vektor.

Prvni Newtonliv zakon setrvatnosti 1ze zapsat ve formé
dp
— =0. 2
7 2

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

-
— =F. 3
7 3)

Pojmy teploty, hustoty a tlaku

Teplota TV klasickém pojeti se vychazi ze zjisténi, ze jsou-li teplejsi a chladngsi téleso Ci latka v
kontaktu, tepelny rozdil mezi nimi rychle zmizi austavi setepelnarovnovaha. Daeje z pozorovani zjisténo,
Ze €im je latka teplgjsi, tim vétSi je jeji objem. Teplota latky se proto miize definovat jako mira objemu
ng aké standardni 1atky a kalibrovat napr. bodem tani ledu a varu vody pfi konstantnim zvoleném tlaku.

Z hlediska kinetické teorie plynli je ovsem mozné teplotu latky chapat jako veli¢inu pfimo Gmérnou
stfedni kinetické energii Castic.

Hustota p je mnozstvi hmoty v objemové jednotce.

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

StFedni hmotnost Gastic smési plynu Relativni hmotnosti atomi jednotlivych chemickych prvki &i nuklidd
se hazyvaji atomovymi hmotnostmi. Zajednotku atomové hmotnosti bylav minulosti pfijimana 1—16 atomové
hmotnosti atomu kysliku. V soucasnosti je pfijimanapresngjsi definice: Zajednotku relativni atomovée hmot-
nosti se pfijima 75 klidové hmotnosti nuklidu uhliku 7C. Skute€na hmotnost jednotky atomové hmotnosti
m,, Cini

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

Atomovahmotnost atomu vodiku €ini Ay = (1,00782504679 £ 0,00000000013) ave stejnych jednotkach
se obecné definuji relativni €asticové hmotnosti atom{, molekul, elektronll, fotonli a podobné.
Gramatomem nebo grammolekulou se nazyva takové mnozstvi ngakéeho chemického prvku, molekuly
Ci Castice, jehoz hmotnost v g je Ciselné rovna atomové Ci obecné Casticové vaze ve vySe uvedenych
relativnich jednotkach. Ve starSi literatufe se tato hmotnost Casto nazyva molekulovou vahou (molecul ar
weight) a obvykle se oznacuje symbolem 1. Zde budeme mluvit o molekulové hmotnosti stim, Zze budeme

7



chapat, Ze tento pojem se vztahujejak na plyn sloZzeny z molekul, tak naplyn atomovy ¢i na plazmaslozené
z iontl avolnych elektrondl. Plati tedy, Ze molekulova hmotnost vodiku ini

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

Sama mol ekulovahmotnost je bezrozmérna velicina. Skutetna hmotnost jednoho gramatomu 1atky o mole-
kulové hmotnosti 4 €ini . g.

M&me m graml vodiku. To bude predstavovat » atomtl vodiku. Nyni m&me uskupeni rovnéz n atomi
jiného prvku s molekulovou hmotnosti . Kazdy atom tohoto prvku je ovSem pu/puy-krét t€28i nez atom
vodiku, takze hmotnost souboru jeho n atomi zfejmé bude

m' =m. (6)

12551
Oznalime-li je&té N a N pocet atomi vodiku a pocet atomt jiného prvku v 1 gramatomu latky, pak pocet
¢astic odpovidajici m gramtim vodiku mtizeme také vyjadrit jako

12551
Pro poCet Castic v 1 gramatomu jiného prvku s vyuzitim vztahti (6) a (7) zigimé plati
N=nt - N2 — Ny (8)
m pu mp

Z toho vyplyva Avogadrﬁ\{ zakon: Gramatom libovolné latky obsahuje vzdy stejny pocCet Castic dane |atky,
obvykle oznatovany N,. Cislu N, sefika Avogadrovo &islo a numericky jef mtizeme ur€it napr. pro atom
vodiku tak, Ze hmotnost 1 gramatomu vodiku 1.z g délime skuteCnou hmotnosti jednoho vodikového atomu

mu = Ag-my = 1,67353252 x 107 % g. (9
Dostaneme tak
Ny = M — 6,02214199 x 10% mol ™~ (10)
my

aplati, Zze objem gramatomu je

v=E£ (11)

p

Nyni predpokladejme, ze 1 g smési plynu obsahuje wy gramt elementu £ a 1 g elementu £ obsahuje
ap Ny Castic. Pak 1 g smési obsahuje apwi Ny Castic elementu E a celkovy poCet Castic 1 g smési je

n= NOZaEwE. (12)
E

Casto se uvaZuje pocet &astic v objemové jednotce (particle density) V. Plati zfgjmé

N =pn = pNo Y _ apwg. (13
E

8



Stfedni molekulovou hmotnost smési 1. 1ze opét podle Avogadrova zakona definovat jako relativni “ atomo-
vou” hmotnost souboru N, €astic smési. Protoze zname pocet Castic v 1 g latky n, plati zZfgjmé, ze

N 1
=2=-_ - (14)

n > QEWE
To je obecny vyraz pro molekulovou hmotnost smési. V dalSich Gvahéach se nam obcas bude hodit uvazovat
samostatné mol ekulovou hmotnost iontovéeho a elektronového plynu.

PovS&mnéme si, Ze pro neutralni nebo Cisté iontovy plyn ve stavu Uplné ionizace bude zfggmé
1
= 1

Oznatime-li jesté 7 naboj elementu £, pak pfi Uplnéionizaci vznikne z 1 atomu 7 elektronti a 1 iont,
tedy Zx + 1 Castic, apro elektronovy plyn bude tedy pfi Gplné ionizaci

0

(15)

ap

A
ar = 7. (16)
acelkové pro smés Uplné ionizovanych plynli a volnych elektronll bude
1+ 7
s = — - =) (17)

V nékterych souCasnych vyvojovych modelech hvézd je studovan detailné vyvoj jednotlivych chemic-
kych prvkill ¢ dokonce nuklidil. V tom pripadé musi byt stejné detailné uvazovana i stfedni molekulova
hmotnost. Obvykle se ale uvazuji jen nejpoCetngsi prvky. To je pripustng, protoze pfi Uplné ionizaci pro
vSechny teZSi prvky plati velmi priblizné, ze

ag ~0,5. (18)

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

Z=1-X-Y. (19)

Budeme-li jesté (z dlivodl, které se vyjasni pozdgji) uvazovat i relativni zastoupeni dusiku X, Ize podle
(14) a(17) velmi priblizné pro stfedni molekulovou hmotnost smési iontti a volnych elektronl psat

3 8 1
= 22X 4+ YV 4+ —Xy+-(1-X-Y-X
[ +1Y 1 N+2( N)
1
= 15X +0,25Y + =Xy +0,5. (20)

Analogicky podle vztahu (14) a (16) dostavame molekulovou hmotnost el ektronového plynu ve stavu Uplné
ionizace hvézdné latky

pot = X +0,5Y +0,5Xy +0,5(1—-X Y — Xy)
0,5(1 + X). (22)



Vidime tedy, ze molekulova hmotnost volnych elektronli zavisi pfi Uplné ionizaci pouze na relativnim
hmotnostnim obsahu vodiku.

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

1
't = X +0,25Y + ﬁXN. (22)

2.2 Stavovarovnice

Stavovou rovnici se nazyva funkéni zavislost mezi stavovymi veli¢inami popisujicimi vliastnosti ngjaké
smesi plynu Ci plazmatu, tedy vztah mezi tlakem, hustotou (Ci objemem) ateplotou.

Savova rovnice idealniho plynu
Idedlnim plynem se nazyva soubor dokonale eastickych, hladkych a sférickych Castic, spliujicich
nasledujici tfi podminky:

1. Rozmeéry Casticjsou mnohem mensi nez jgjich stfedni volnadrahamezi srazkami, takZzejelze povazovat
za hmotné body.

2. Trvani srézky je mnohem kratSi nez doba volneho pohybu mezi srézkami.

3. Castice na sebe navzgem mimo srazky neplisobi zadnymi pritazlivymi & odpudivymi silami, to
znamena, ze mimo srazky se pohybuji konstantni rychlosti a po pfimce, jgjich energie je vylucné
kineticka

ProtoZetlak P v latce zavisi pouze najegim vnifnim stavu, nikoliv natvaru, ktery zaujimaci najgji celkovée
hmoté M, zavisi tlak zZfegmeé nateploté ¢ a hustoté p Ci specifickém objemu v t.j. objemu, ktery zaujima
jednotkova hmota. Je tedy

v=ptaP=f(vt). (23)

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

Pv = h(t), (24)

kde h(t) je ngaka funkce teploty.

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

P(t) = P(0)(1 + at), (25)
kde P(0) jetlak pri teploté 0°C a« je konstanta, j&jiz hodnota pfi zvolené kalibraci teplotni 3kély je
a=273,167". (26)

10



Podl e empirického Gayova-L ussacova zakona zvétsi véechny plyny pfi zahrati z 0°C na1°C svlij objemo o
aplati pro né néasledujici vztahy:

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

P(t) = P(0)(1 + at) pro v = konst., (28)

pricemz indexem O jsou opét oznaCeny hodnoty veli€in pfi 0°C akonstanta o ma pro vSechny plyny stejnou
hodnotu (26).

Gaylv-Lussacltiv zakon plati pro realné plyny pouze priblizné, ale plati presné pro idealni plyn.

Je vyhodné zavést Skalu absolutni teploty T nasledovné:

T =t+273,16 (29)
t=T—a " (30)
Po dosazeni do rovnic (27) a (28) dostavame

v(T) = v(0)aT pro P = konst. (31)

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

Nyni tedy mlizeme pristoupit k nalezeni stavové rovnice pro idedlni plyn, tedy konkrétni funkéni zavis osti
v rovnici (24). Predpokladejme, Ze stav plynu se zméni z vychozich hodnot P, v; a7; hanové hodnoty P,
vy a'Ty, ato ve dvou krocich. Nejprve plyn zahfejeme na teplotu 75 pfi konstantnim tlaku. Podle vztahu
(31) se objem plynu zméni na hodnotu

v(Ty) = v ToTy . (33)
Poté isotermicky zménime jeho tlak na hodnotu P, podle Boyleova-Marriotova zékona (24), tedy

Piv(T) = Pyv,, (34)
coz |ze s vyuzitim vztahu (33) jesté upravit na

Pﬂ)l PQUQ
= =e (35)

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

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

stejna pro vechny idealni plyny, které se obvykle fika universalni plynovakonstanta.
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Stavova rovnice idealniho plynu nabude pak tvar

T
p_ X _ppr (37)
Vioop
Stavovou rovnici |ze rovnéz odvodit ze statistické fyziky pro klasicke Maxwellovo rozdéeni Castic vetvaru
Ny
P=—FKT 38
T, (38)
kde Ny je poCet Castic v objemu V' a
k = (1,3806505 & 0,0000024) x 10" 3JK™! (39)

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

P =L Nkt (40)
ol
Mezi pouZzitymi konstantami plati tedy zfgjme vztah
Neékdy se lze setkat i se zapisem stavové rovnice ve tvaru
po LA, (42)
pmmy

kde bylo Avogardovo Cislo eliminovano pomoci vztahu (10). (Néktefi autofi dokonce misto pfesné mole-
kulové hmotnosti vodiku berou Ay = 1 azapisuji stavovou rovnici ve tvaru
k
p=L"n7 (43)

pmy
jako napr. Aller 1953, 1963.)

Savova rovnice hvézdné latky

Prostfedi ve hvézdach je tvofeno smési plazmatu, plynu a zafeni. Zcela ionizovana latka tvori obvykle
Zhruba 95% celkovée hmoty hvézdy. Pouze vrstvy v blizkosti povrchu hvézdy jsou ve stavu neliplné ioni-
zace. Zgiména u méné hmotnych hvézd je navic v centralnich Castech tak vysoka koncentrace hmoty, ze
tam dochézi ke stavu degenerace. Pfi hustotach nad asi 10° kgm—2, nabyva tato degenerace rel ativisticky
charakter. To nastava az v nitrech bilych trpaslika.

Vzhledem k tomu, Ze napf. podle klasického Maxwellova rozdéeni je nejpravdépodobnési rychlost
Castice v, danavztahem

2T
Upm =\ —» (44)

m
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kdem aT jsou hmotnost atepl otacasticeak Boltzmannovakonstanta, je zigjmé, Zekinetickérychlosti castic
jsou klesgjici funkci jejich hmotnosti. Stupen degenerace iontl je proto mnohem mensi nez pro elektrony.
Ukazuje se, Ze alespon v oblastech nerelativistické degenerace |ze ionty povaZzovat za nedegenerovang,
chovajici se jako Eastice idedlniho plynu. lontova degenerace nastupuije az pri hustotach nad 1012 kg m=3.

Zajimame-li se o stavovou rovnici hvézdneé latky, mtizeme uvazovat jednotlivétlak iontll P, tlak volnych
elektronll P, a tlak zafeni P,.. Podle Datonova zakona bude totiz vysledny tlak aritmetickym souctem
jednotlivych prispévki, tedy

P=P+P.+P,. (45)

Jak si ukazeme v dalSim vykladu, 1ze s vysokou pFesnosti povazovat nitro hvézdy za absolutné cerné téleso
apro tlak zareni si odvodime vztah

P.==T* (46)

@
3
kde

a="7,56577 x 107 Wm 3K (47)

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

P,=P,+P. (48)
k celkovemu tlaku symbolem (3, takze | ze dél e psat

BP=P,=P—P, (49)
avzhledem k vyrazu pro tlak zafeni také
aT*
B=1-— 3P (50)

Vzhledem k tomu, co jsmesi jiZ fekli dfive o stavovérovnici idedlniho plynu, vime, Zze v nedegenerovanych
oblastech hvézdy mtizeme tlak plynu popsat pomoci stfedni atomové hmotnosti a stavova rovnice hvézdné
latky bude mit tvar

p="Lyr it (51)
W 3

V oblastech elektronové degenerace je situace dozitg§8i a musime uvazovat ionty a elektrony zvlast.
MUzeme ovSem predpokladat, Ze el ektronova degenerace se uplatiuje pouze v situacich, kdy je plynjiz piné
ionizovan, takze vzhledem k dfive fetenemu miizeme pro atomovou hmotnost iontll 1; avolnych elektronii
1o pSat

1 WE 1 ZE’LUE
oy y , 52
Hi A He Ay (52)
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(53)

Pro stfedni molekulovou hmotnost plazmatu tedy ziejme plati
pot =t gt

Pro potty iontt a elektrontl v objemové jednotce miizeme tak psat
N N
N; =p—, N.=p—. (54)
Hi He
Jak jiz bylofeteno, zlistavaji ionty i zavelmi extremnich podminek prakticky nedegenerovang, takze stavova
(55)

rovnice iontového plynu zlistava ve tvaru
P, = L NokT.

i

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

47 3
Ne = 55 (2mckT)* Fy (1)
a
$Fs(v)
P, =22 ZNkT 57
Fi(y) &7
kde h je Planckova konstanta, m,. hmotnost elektronu, ¢ t.zv. parametr degenerace (¢im vySSi hodnota, tim
vySSi stupen degenerace) a
T ukdu
nw) = |
jsou Fermiho-Diracovy funkce.
Svyuzitim vztahu (54) dostaneme
= m k) T () (59)
p N0h3 me /’Le %
a
2F, Y
_ 3 2( ) P (60)

P, = -

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

vzorce z prace Larson a Demarque (1964), ktery pro ¢» < 30 dava chybu mensi nez 0,02 %:
14 0,1938F.(¢)))3
( 1 (1) -

) 1+0,12398F3 (1))

gFg(iﬂ):F%(
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Pro celkovy tlak plynu mlizeme pak psat s pouzitim vztahu (53)

2E3 (1)

P 3735 P

P = P+P =—RT+ =2 —RT
g i Fi() pre

2Fs (1)
_ P L
_lﬁﬂm+m@W)

) (62)

IV S SRS L N
B M%T(M(Mi+ﬂe)+ﬂe(F%(¢) D)
o " %Fg(l/))_

B M%T“+J%(F;w> )

OznaCime-li
" (§F 5 (v)
He F%(Qﬂ)

mliZeme zapsat stavovou rovnici platnou pro oblasti Uplnéionizace veetné oblasti nerel ativistické degenerace
vetvaru

A=1+ ~ 1), (63)

P= %RT)\ + %T“. (64)

Poviimnémesi jesté, Zze parametr A miizeme z hustoty ateploty vypocitat pomoci rovnic (59) a (61).
Poznamengime zavérem, Ze pro limitni stav Uplné elektronovée degenerace plyne z Fermiho-Diracova
rozdéeni stavovarovnice ve tvaru

P = Ki(2)3, (65)
fhe
kde

win

2
K=o (2) (69)
20 \ 7 mems

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

Pro zvl&Sté vysoké hustoty se uplatni relativistické Fermiho-Diracovo rozdéleni alimitné plati stavova
rovnice ve tvaru

P = m(uﬁ)%, (67)

lv&mnéme si, Ze pfi zde zavedené bezrozmérné molekulové hmotnosti rozmérova analyza vztahll (65) a (66) souhlasi: (J2s2kg ™ tkg ™ 3 )(kg m—3) -

kgm~1s72 (J = kgm?s2)
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kde

3\7 h
Ag::(-) ‘. (68)
T 8mg

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

Hille Hi i Fi
p— p— - p— pr— . 69
Mt 1+ E T I4 R T 11Q (©)

Zbyvatedy urcit relativni pomeér pottu elektronli pfipadajicich najeden atom smési Q. Oznatme = relativni
poCet atomd typu j v r-tém stupni ionizace, v; relativni pocet atomd typu j, M; pocet elektronti atomu typu
j aN poCet druhli atom{l ve smési.

Pro hledanou veli€inu () |ze pak psat

N M;
Q=>v>, ray. (70)
s —

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

7f+1p

Lre = K7, (71)

xX.

J

kde
2(2mm.) 2 (KT)3 UIN(T) =

K, = . 72
J h3 UJT(T) e, ( )

m. j& hmotnost elektronu x; je energie potfebna ke zvyseni ionizace z r-tého na (r + 1)-ni stupen a Uy
je particni funkce r-krét ionizovaného atomu typu i. Pro pomér tlaku plynu P, k elektronovému tlaku P.
zigime plati

P N; + N, 1 1
g DNt e :_+1:_+Q, (73)
Pe Ne Q@ Q
takze vztahy mezi nami uvazovanymi veli¢inami |ze zapsat ve tvaru
1f+1p
Uit Qg (74)

af 14+Q 77

To prfedstavuje Zj.\’zl(Mj — 1) rovnic pro neznamé z;. Z definice velicin =; ovsem plyne, Ze jsou svazany
také podminkou

Sar=1, (75)



coz predstavuje dal3ich N rovnic pro -7, M; velicin 7.

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

P, = géraT. (76)

spotteme tlak plynu s tim, Ze molekulovou hmotnost spoéteme z rovnice (69). ReZenim rovnic (74) a
(75) Ziskame hodnoty vSech uvazovanych veliCin z’; a pomoci nich a rovnice (70) dostaneme zpfesnénou
hodnotu rel ativniho pottu el ektronti pfipadajicich nal atom smési () acely postup opakujeme az do dosazeni
pozadované presnosti.

M

jaké jsmesi zde popsali. Napriklad Rogers, Swenson alglesias (1996) spocitali tlak a dali stavové veliciny
a jgich derivace jako funkce hustoty, tlaku a chemického sloZeni pro celou sit moznych kombinaci se
zahrnutim nelplné ionizace a dalSich fyzikalnich jevl souvisgicich s odchylkami od stavové rovnice
idedlniho plynu a davaji k dispozici i program pro interpolaci v jegjich tabulkach. Smyslem je dosahnout
pri vypoctech hvézdnych model li vysoké presnosti, napt. s ohledem namodely Slunce, bez nutnosti vlastni
vypocty hvézdnych modelli nelimérné prodiouzit. Podobny postup se pouZziva i pro koeficienty opacity
hvézdné | atky, jak o tom bude feC pozdgji.

Pro presné uréeni hmotnosti neutronovych hvézd a Cernych dér se zase uvazuji komplikovangjSi stavove
rovnice husté hvézdnélatky. Dobry prehled o této problematice poskytuje napr. ¢lanek Kaperaakol. (2006),
ve kterém je probrano i srovnani teorie s pozorovanimi kompaktnich objektd.
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3 Zakladni rovnice stavby hvézd

3.1 Rovnice zachovani hmoty

Budiz Mz hmota obsazena v kouli o poloméru R a p(R) hustota hvézdné latky ve vzdaenosti R od stfedu
hvézdy. Pro pfipad sférické symetrie zcela ziggme plati diferenciani vztah

dMp = 47 R*pdR, (77)
ktery vede na diferencidni rovnici zachovani hmoty

iR 1
dMp — 47R%p’

(78)

3.2 Pohybovarovniceajgi limitni pripad: rovnice hydrostatické rovnovahy

Vzhledem k zanedbani rotace a elektromagnetickych sil staci uvazovat pouze gravitaci a gradient tlaku.
ProtoZe orientace soufadné soustavy mifi na rozdil od plisobici sily smérem od centra k povrchu a tlak
smérem od centrak povrchu klesa, bude mit pohybovarovnice tvar
d’R GMprdMpg 5
dMg s T — 4w R*dP, (79)
kde dP adMp jsou zménatlaku a prirlistek hmoty mezi misty s polomérem R a R + dR.
S pouzitim rovnice zachovani hmoty (78) |ze pohybovou rovnici rovnéz prepsat do tvaru
©R __GpMy _dP
Par — TR 4R’
ktery popisuje pohyb jednotkového objemu.
Pro dynamicky stabilni hvézdy Ize ¢len popisujici zrychleni zanedbat a uvazovat pouze tzv. rovnici
hydrostatické rovnovahy, t.j. situaci, kdy zména tlaku od mista k mistu pravé vyrovnava véahu vrstev nad
onim mistem:

(80)

dpP GMpg
= — . 81
dMR 4T R4 ( )

3.3 Rovnicetepenérovnovahy

Proberme si nyni, jak ajakym zplisobem hvézda ziskava a preméiuje svou tepel nou energii.

Jak jsmesi povéddli v Uvodu, koncem tficatych let 20. stoleti se podafilo dokazat, ze hlavnim dlouhodo-
bym zdrojem z&fivé energie hvézd jsou syntetickée jaderné reakce, tedy spojovani dvou i vice jader lehkych
prvkl natézsi, pri kterém se uvoliiuje velké mnozstvi zafive energie.
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Energeticky zdaleka nejvydatngsi sluCovaci jadernou reakci je pfeména vodiku na helium. Znamy jsou
celkem Ctyfi zplisoby této premény.

Prvni tfi se shrnuji pod nazev proton-protonovy (dée p-p) fetézec. Jgjich spolecnou viastnosti je, Zze se
postupné ¢tyfi protony, t.j. nuklidy 1H transformuji ve stabilni nuklid heliajHe.

Schematicky |ze postupné reakce zapsat nasledovné:

H+1H—2H+e" +v, (82)

kde e* oznaCuje positron a v elektronové neutrino. Positron se anihiluje s nejblizSim volnym elektronem a
vznikne kvantum el ektromagneti ckého zéreni, tedy foton:

et +e — (83)
Pri dalsi reakci
%H—F%H—V;He—i—’y (84)

se opét uvolni kvantum el ektromagneti ckého zareni.

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

Nejjednodussi je p-p |, pfi kterém reaguji dva nuklidy SHe:

3He + SHe — 2He + 1H + !H (85)
Dvé da§i varianty p-p Fetézce maji nasledujici reakci spolecnou
SHe + 3He — IBe + v (86)

Poté nastane bud Fetézec p-p Il ve formé nasledujicich tfi reakci

Bete — ILitv (87)
Li+H — %Be+y (88)
8Be — 3He+ 3He (89)
nebo Fetézec pp-I11:
Be+H — B+~ (90)
5B — %Be' +ef +v (91)
et +e” — vy (92)
*Be" — 3He+5He (93)

kde hvézdicka u nuklidu berylia oznaCuje energeticky vySSi, excitovany stav, vedouci k rychlému rozpadu
jadra.

Pova&mnéme si, Ze bilance v3ech tfi verzi p-p fetézce je stgjna zaniknou Ctyfi jadra vodiku a vznikne
stabilni nuklid helia, pficemz se uvolni nékolik kvant elektromagnetického zareni a dvé neutrina.
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Mnozstvi energie E,,, [ergs ], které se témito reakcemi uvolni v 1 g hvézdné latky za 1 s Ize spocitat
podle nasledujicich slozitych vztahli

Epp = Eppl + Epp2 + Epp3 (94)
Epp1 = (1 - ”Y)E (95)
1,96~
Eyo = —LF 96
pp2 1 + W ( )
1,47yW
Epp3 = WE (97)
_2 -3
E = 2,06.10°f1g11pTp > X2e 338047 ° (98)
2\ 3
vo= a((l—l—a) -1) (99)
Y \? -3
a = 5,481017(135> e 1007 (100)
w =1 22.1016f}1g71e‘1°16ﬂ5%-—i§;—7}j% (101)
’ o 14+ X
_3
fir = 1+40,25p2T, ° (102)
_3
for = 14p2T5° (103)
1 2
gi1 = 1+0,0127¢ +0,00787¢ + 0,00065T (104)
1
gra = 1+40,004T¢ (105)

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

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

2e+lH - BN 44 (106)

PN — BC+et+v (107)
et e — v (108)
BC+IH — “N44 (109)
UN+IH — P0++4 (110)

20 — DN+et+v (111)
et +e — 7. (112)

Poté mUize reakce pokratovat dvojim zplisobem. Bud vznikne pfimo heliové jadro a uhlik, ktery vstoupil
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Obrazek 1. Energeticka vydatnost jednotlivych variant p-p fetézce jaderné premény ajejich souctu v zavislosti na teploté a pro dvé rlizné
hustoty, odpovidajici nitru Slunce a nitru hvézdy o hmotnosti 15 M, na zatatku nuklearniho vyvoje.
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do reakce, se opét vyloudi, tedy

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

MnoZzstvi energie uvolované z 1 g latky za 1 s touto reakci |ze spoCitat ze vztahi

Ecno =
fia1 =

gi141 =

BN+ IH — 120+ $He,

PN+ 1H
Y0 +1H
197F

et +e”
70+ H

_2 -1
7, 94'1027f14,1914,1pXXNT6 5 o 152,3137 3

I

Y

50+
TF 4y
YO +et +v

— 1;1N + gHe.

_3
1+1,75p2T, 2

1 2
1+40,00277¢ — 0,00371¢ — 0,000077%.

1

(113)

(114)
(115)
(116)
(117)
(118)

(119)
(120)
(121)

Prlibéh této syntézy zavisi kriticky na reakci (110), ktera je ‘nejpomalgjsi’ t.j. nastava velmi nesnadno.
Proto je ve vztahu (119) veicina X y oznaCujici relativni obsah dusiku. Obvykle stali pfijmout empiricky
zavér z model i niter poCitanych s detail nim chemickym slozenim a brét jednoduse X y = Z/3. Horni panel
obrazku 2 ukazuje zavislost produkce energie CNO cyklem v zavislosti nateploté a porovnani s p-p cyklem

pro hvézdu o hmotnosti 15 M.

PYi teploté vySSi nez 10° K dochéazi v oblastech s vySSim obsahem helia k dal$i vyznamné slu€ovaci
reakci, nazyvané 3o. PYi ni se postupné tfi heliova jadra pfeméni na jadro uhliku a dalSi heliova jadra se

Vv

poté fetézovité dal slucuji natézsi prvky:

atd.

sHe + 3He
Be + 5He
1620*

26 4 3He
90 + 3He
oNe + ;He

Ll

!

iBe

1620

FC+~
0+

20Ne + v
Mg +

Energeticka produkce premeény heliana uhlik je dana vztahy

ESa
f3a

— 3 46.1017p2Y3T6*3f3ae*4352T51
= 1+42,4p2T, 2.
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(123)
(124)

(125)
(126)
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Dolni panel obrazku 2 ukazuje zavisiost produkce energie 3« reakci v zavislosti na teploté pro hvézdu
0 hmotnosti 10 M, ve stadiu spalovani helia.

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

Kromeé jadernych reakci a poklesu ionizace v podpovrchovych vrstvach nemahvézda zadné dal §i aktivni
zdroje energie alze ji povaZzovat za isolovany termodynamicky system. OznaCime-li Lz mnozstvi energie
prochézejici za jednotku Casu povrchem koule o poloméru R od centra smérem k povrchu a budou-li dL g
adMp oznabovat zménu této energie a prirlistek hmoty mezi koulemi o polomérech R a R + dR, pak Ize
pro celkovou zménu tepelné energie (Q v 1 g hvézdné latky nachézejici sevevzdaenosti R od centrahvézdy
zaCas dt psét

dLgr

dQ = TdS = (E, . —
@ (B dMp,

)dt, (132)
kde dS je zména entropie za Cas dt a E,,,;. je produkce energie jadernymi reakcemi v 1 g hvézdné latky
v daném misté za jednotku Casu.
Po Uprave tedy

dLg as

— — Fpur — T—. 132

dMp Pt (132
To je rovnice tepelné rovnovahy v zakladnim tvaru. Pri skuteCném vypoctu je ovSem tfeba specifikovat
Casove zmeény entropie konkrétné. Zahrnuji totiz zmeény potencidni i vnitfni energie, véetné zmén ionizace
v podpovrchovych vrstvach. Tento postup si zde al espon naznaCime. Podle 1. véty termodynamické | ze psat
(suvazenim ze objem 1 g latky V = %)

P
TdS = dU + PdV = dU — e (133)

VeliCina U oznaCuje vnitfni energii, ktera je obecné funkci stavovych velicin a stfedni hmotnosti ¢astic 1,
takZe jgji zmeénu | ze rozkladat do tvaru

oUu ou oUu
dU = 9T dT + p dp + o dp. (134)
Je ovsem dllezité si uvédomit, Ze diferencid dy v rovnici (134) predstavuje takto samostatné pouze zmény
zplisobené zménami chemického slozeni (bud v diisledku nuklearni pfemény elementti nebo vlivem kon-
vekce zasahujici hluboko do oblasti s gradientem chemického slozeni, ktery vznikl v diisledku nuklearnich
zmén béhem predchoziho vyvoje hvézdy). Nejde naopak o zmény vyvolané ionizaci ve vrstvach blize
k povrchu hvézdy. Ty jsou totiZz — jak jsme vidéli — funkci teploty a nejsou proto nezavislé.
Je tfeba si jeSté uvést konkrétni vyrazy pro vnitfni energii 1 g hvézdné latky. Statisticka fyzika a teorie
zéreni davaji pro jednotlivé slozky tyto vyrazy:
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Obrazek 2: Horni panel  Energeticka vydatnost CNO cyklu jaderné premény v zavidosti nateploté (udané v milionech K) apro hustotu v nitru
hvézdy o hmotnosti 15 M, na zatatku nuklearniho vyvoje. Kviili prehlednosti je energeticka vydatnost znazornéna v logaritmické skale.
Dolni panel  Energeticka vydatnost 3a: reakce jaderné premény héliana uhlik v zavislosti nateploté a pro hustotu v nitru hvézdy o hmotnosti
10 Mg, ve stadiu spalovani heliav jédru. | zde bylapouZitalogaritmickéa 3kéla pro znazornéni zavisl osti energetické vydatnosti nateploté (udané
v milionech K). 24



3 2FB

= SpkTi2 1
U. 277,6]{ 2 (136)
2
T4
U, = & (137)
p

kden, an,. predstavuji pocet iontll apocet elektronliv 1 g hvézdnélatky. Ty Ize vyjadrit pomoci Avogadrova
Cislaa stfedni molekulové hmotnosti a pro celkovou vnitfni energii plazmatu |ze pak psat

2
13 1
Ui+ U, = SNkT (—3—2 + —) (138)
2 He F% i
3 -1 -1 -1 %F%
= SRT(ui +pe +pe | 5 —1)) (139)
2 Fl
takze pfi pouziti vztahll (46) a (64) dostavame
P
U+U, = 3Ry 36P (140)
2 1 2 p
P
U, = 3(1—6); (141)
36P P 3P
Ui+U+U, = —ﬂ—+3(1—6)—:——(2—5). (142)
2p p o 2p

V podpovrchovych vrstvach jetfebanavic uvazovat i prispévek ionizatni energie. OznaCime-li x’; ionizacni
potencial j-tého prvku pro r-ty stupen ionizace, pak |ze pfi stejné notaci jako jsme pouZzili u stavové rovnice
v podpovrchovych vrstvach psat

NO N M; r—1
Uion = — > _ Vi D> 25 > _X; (143)
Hi 5253 =0 ~ s=0

3.4 Rovniceprenosu energie

Zména teploty od mista k mistu je ve hvézdnem nitru uréovana zplisobem prenosu energie ve hvézdé.
V principu existuji tfi zplisoby prenosu energie: zarenim (zafivou difusi), vedenim tepla (¢asticovou difusi),
akonvekci. Prvni dvazplisoby jsou mikroskopické, posl edni je makroskopicky. Tepelnavodivost hvézdného
materiaujeve vétsiné pripadl zanedbatel nd, roli hraje pouze v podminkach extremnich hustot (bili trpaslici,
neutronovéhvézdy), kde se uplathuje el ektronovadegenerace. Formalnélze ovsem zéfeni avedeni popisovat
velmi podobné.
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3.4.1 Rovnice zafivého prenosu energie

PYicin difuse je mnoho, od absorpce na negativnich iontech vodiku 2 aZ po rozptyl navolnych elektronech.
Miranepriihlednosti hvézdného materialu, opacita hvézdnélatky, je velmi sloZitou funkci hustoty p, teploty
T, chemického sloZeni a vinové délky. Numericky tedy koeficient opacity udava, kolik zéfive energie je
zachyceno v jednotce hmoty o dané hustoté, teploté a chemickém sloZeni. Vypocet opacitniho koeficientu
predstavuje samostatny anarocny Ukol. Pro hvézdnanitra, kde se zvazujejen celkovaenergetickabilance, se
pouzivaji koeficienty opacity stfedované pres vSechny vinové délky. Tyto koeficienty byvaji v samostatnych
studiich obvykle tabelovany a pfi vypottech modelli hvézdnych niter se v takovych tabulkach numericky
interpoluje. Po Ffadu let byly pouzivany tabulky Coxovy (Cox a spol. 1965), ale od poloviny devadesatych
let jsou k dispozici tabulky nové, které m.j. umoznily nalézt pricinu pulsatni nestability hvézd typu 5 Cep
(Rogersalglesias 1992).

Popis zafiveho pfenosu energie musi vychéazet z rovnice prenosu. Zafeni se charakterizuje predevsim
intenzitou, coz je mnozstvi zéfive energie prochazejici kolmo jednotkovou plochou v jednotkovém inter-
valu frekvenci do jednotkového prostorového Uhlu za jednotku Casu. Zde budeme uvaZzovat opét intenzitu
integrovanou pres cely rozsah vinovych délek. Oznatme I = I(R, ) intensitu z&feni ve vzdaenosti R
od centra hvézdy do sméru, ktery se spojnici s centrem svira hel . Budiz dale ; koeficient emise zafeni
do jednotkového prostorového Uhlu za jednotku Casu anajednotku hmoty a x koeficient opacity najednotku
hmoty. UvaZzujme o energeticke bilanci infinitesimaniho valeCku o vySce dx a podstavé o ploSe ds. Zarfeni,
vstupujici do valecku z prostorového thlu dw, bude I( R, 9)dsdw. Na druhém konci z n§ bude do prostoro-
vého Uhlu dw vychazet z&feni I(R + dR, Y + dv)dsdw. Uvnitf valetku se pohlti energie I (R, V) prdrdsdw.
Vlastni zafeni vaecku do prostorového Uhlu dw bude jpdxdsdw.

M&i byt zachovana energeticka rovnovaha, musi tedy platit

I(R,¥)dsdw + jpdrdsdw =

I(R,V)prdzdsdw + I(R + dR, ¥ + dY)dsdw. (144)
Pouzijeme-li jesté rozvoj
ol ol
I dR, ¥+ d¥) = I(R,¥) + =—=d —dv 145
(Rt dR,9 +d9) = I(R.0) + 5dR + = (145)
a geometricke vztahy
dR = dz - cost? a d = —R'dx - sind, (146)
|ze rovnici pfenosu zarfeni zapsat ve tvaru
oI 4. 0l .
ﬁcosﬁ —R s1m9% +kpl — jp=0. (147)

V této chvili je uzitetné zavést nékteré integrani veliciny. Prvni je hustota zarivé energie. Mnozstvi z&five
energie d ' prochazejici ploskou ds ze sméru svirgjiciho s kolmici na plosku Uhel ) za €as dt bude zfgimé

dE = I cosvdsdtdw. (148)

Znegativni iont vodiku zvany téz hydrid vodiku H~ je mélo stabilni ¢astice sestavajici z 1 protonu advou elektrontl
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Protoze toto z&feni se pohybuje rychlosti svétla c, naplni za Cas dt objem dV = cdtds cos . Hustota zéfeni
prichazejiciho z daného sméru bude tedy

dEl 1
— = “Jdw. 14
v (149)
Integraci pres cely prostorovy Uhel dostaneme pak celkovou hustotu zéfeni
1 47
u=- ldw. (150)
Cc Jo

DalSi uziteCnou veliCinou je tok zafeni H, t.j. mnozstvi zéfivé energie prochazejici za jednotku Casu
jednotkovou plochou ze vech smérll. Je zigimé

A7

H = I cos Vdw. (151)
0

Treti integralni veliCinou je tlak zafeni. Uvazujme hybnost zéfeni pfichazejiciho z urcitého sméru, dp. Je-li
celkova hmotnost tohoto zareni dm, |ze pro jeho hybnost psat dp = cdm. S pouZzitim Einsteinovy rovnice
dE = *dm (152)
jetedy vyraz pro prispévek hybnosti zafeni
E
dp = cdm = d—, (153)

C

takze sila plisobici na plosku ds od uvazovaného prispévku zafeni je podle druhého Newtonova zakona a
svyuzitim vztahu (148)

dp 1dE 1
f 4o oS ddsdw (154)

Slozka sily puisobici kolmo na uvazovanou plodku bude ovéem AF = Afcosd. Tlak je vydedna sila
plsobici najednotkovou plochu, tedy

_1
~ds Jo

Nyni se mlizeme vrétit k rovnici pfenosu (147). Jgji integraci pres cely prostorovy Ghel as vyuzitim vztah(i
(150), (151) a (155) dostavame

47 ]_ 47
P, AF:—/'Jmﬁmm. (155)
CcJo

H 1 4790l
Z—R %), 2_19 sin dw + kpcu — 4mjp = 0. (156)
Ztgjme plati
ar 9] 4m [ sin 4m
; % sin Ydw = /0 %dw - /o I cosVdw, (157)
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takze
Ar 91 /4” (I sin )
0

; a—ﬂsml‘}dw: 59

JestliZe jesté vyuzijeme geometricky vztah
dw = sin ¥dvdey,

dw — H.

mUzeme dale psat

m J(Isind) . ¥ 7 O(Isind) |

Nyni vyuZijeme zigimy vztah
d(Isin*¥) oI

50 :a—ﬁsin219+2lsin19c:0s19,
pomoci kterého miizeme jesté upravit posledni ¢len rovnice (160). Je totiz
Wsmﬂ = % sin? ¥ 4+ I'sin? cos ¥ =
(I sin®
% — I sin ¥ cos .

Rovnici (160) mlizeme pomoci toho dale upravit natvar

/47r (I sin )
0 ov

27 s
_ / / I cos 9 sin 9dddp — —H.
0 0

27
dw = / [7sin® 9]7_,dy
0

Rovnici (156) miizeme poté upravit do koneéného tvaru

dH+2H+ A 0
— + — + Kpcu — =0.
iR "R P mip

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

ol 9 1 I
ﬁcos Vdw — Ew %smﬁcosﬂdw

w

+/<cp/lcos79dw —jp/cosﬂdw =0,

atedy

dp, 1 ol
“dR RJ 9

2m T
—2jp/ / sin ) cos 9dddp = 0.
0 0

sin ¥ cos Vdw + kpH
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(161)

(162)

(163)

(164)

(165)
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Posledni ¢len této rovnice je roven nule, nebot

Osin? ¥
oV
Zbyvanam proto upravit druhy ¢len rovnice (166). Je zfgimé

= 2sin v cos V.

2(I sin v cos ) =

o
ol . 2 .9
—sindcos? + I cos® ¥ — Isin“ 9 =
o

I
2_19 sin ¥ cos ¥ + 21 cos® ¥ — 1.
Druhy €len rovnice (166) |ze tedy prepsat do tvaru
1 )
Ew Er sin 9 cos Ydw =

%(/ %(Isinﬂcosﬁ)dw —2¢P, + cu).

Protoze
i([I sin ¥ cos Y] sin ) =
5g ([ sin iny) =

%(I sin cos ¥) sin ¥ + I sin ¥ cos® ¥,

mUzeme dale prepsat integral na praveé strané rovnice (169)

o .
w/a_ﬂ([ sin v cos ¥)dw =

2T ™
/ / 9 (I'sin 9 cos 9) sin Py —
o Jo OV

2m
/ [ sin® ¥ cos V)5 dip — /I cos® Vdw.
0

Dosazenim do (166) a (169) tedy konetné dostavame

dP, 1 Pk

(167)

(168)

(169)

(170)

(171)

(172)

K FeSeni jetfebajestétieti vztah. ProtoZe pole zafeni uvnitf hvézdy je velmi blizkéisotropnimu, Izeintensitu

rozvinout v fadu

I =1Iy+ I cosV+ I,cos ) + ...
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alze dokazat (viz Schwarzschild 1958), Ze jiz Elen I, je o 20 fadll mensi nez I,,, takze je 1ze pro vSechny
praktické UCely zcela zanedbat. Dosadime-li proto do definic (150), (151) a (155) pro hustotu, tok a tlak
zéfeni vyraz I = Iy + I cos ¢, dostavame

1 1
u:—/lodw—l——/]lcosﬁdw:
CJw CJw

4 ™ 4
T+ z11/ 2 sin 9 cos 9di) = — I, (174)
c ¢ Jo c
Analogicky
H = /]Ocosﬁdw—i-/ll cos® Idw
2r
= Il/ / sin ¥ cos® Ydddyp
o Jo
2 4
= Ll [—cos®O]5_y = —1, (175)
3 3
a
1 1 4
P.=- /]0 cos? Vdw + = /11 cos® Ydw = —WIO. (176)
c c 3c
Z toho tedy plyne, ze
1
P.= U (a77)

ProtoZe v nitru existuje loka ni termodynamicka rovnovaha, 1ze pro vyjadieni emisniho koeficientu vyuZzit
Kirchhoffliv zakon a psat

E
j=ITh (178)
T 47
kdeF = E, ... —T ‘fi—f predstavuje soucet nuklearni, gravitatni avnitfni energie uvol hované zajednotku Casu
v jednotce hmoty do vSech smér{l, zatimco emisni a absorpéni koeficienty jsou vztazeny k jednotkovemu
prostorovému thlu. Pro celkovy tok energie povrchem koule obsahujici hmotu My zigimé plati

dL dH
— 2 SER 2
Lr=4mR°H, iR S8TRH + 47R iR (279)

atedy
dH 1 dLp 2H dLp 2H

— = — — =p— — —. 180
dR ~ 4rR2dR R TdMp R (180)
Rovnici (164) Ize s pouzitim rovnice (132) tedy prepsat do tvaru
2H 2H
pE — 53 + N3 + ckpu — 4poT*k — pE = 0, (181)
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coz po Upraveé vede navztah

4
w= 274 = aT*.
c

Dosazenim do rovnice (177) tedy dostavame vyraz pro tlak zafeni
a

P. = _T4a
3

(182)

(183)

ktery jsmejiz (bez odvozeni) pouzili v oddilu vénovaném stavove rovnici hvézdne latky — viz rovnice (46).

Dosazenim do (172) dostaneme

da, dT 1 PR
—T3— + —(aT* — aT* Lp=
3 dR+R(a a4 )+47TCR2 r =0,
neboli
dr 3pkLp

dR ~  16racR2T?’
coz |ze je&té s vyuzitim vztahu (78) upravit natvar
dTl 3kLp

dMp ~— 6dacm®T3R*

To jerovnice zafivé rovnovahy.

(184)

(185)

(186)

Pro Uplnost uvedme, Ze vztah (182) Ize ze vztahu (177) odvodit s vyuzitim 1. véty termodynamickeé.
Provnitfni energii z&feni absol utnécernéhotélesal,. |ze pomoci hustoty energieaobjemupséat U, = w(T).V,

takZe svyuzitim (177) je

TdS = dU.+ P.dV =udV + Vdu + %udv

4 du

Pro diferenciél entropie plati tedy
4u V du
s = 3—TdV + fﬁdf

Entropie ma Gplny diferencidl aje tedy

0095 008

orov — ovarT’

takze
4 du 4 B 1 du
3TdT 372 TdT’
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coz |ze jedté psat jako

du dT
b Rl 191
" T (191)
apo integraci
Inu=4InT +Ina, (192)
coz je dlevztah (182).

Zavérem tohoto oddilu si jedté naznatime, jak se poGita koeficient zafive difuse vhodnym zplisobem
stfedovany pres vSechny frekvence el ektromagneti ckého zafeni, t.zv. Rossel andova stiedni opacita. Z rovnic
(172) a(177) plynevztah

c du
H-__° % 193
3pk dR (193)
aje mozno uvéazit, Ze cely postup, ktery jsme k odvozeni pouZili, by bylo mozno provést i pro monochro-
matické veliiny intenzity, hustoty a toku zafeni. Je proto mozno anal ogicky psat
c du
H,=-— 3 194
3pk, dR (194)
V zhledem k tomu, Ze v nitrech hvézd je velmi pfesné splnénapodminkal oka ni termodynamické rovnovahy,
|ze monochromatickou hustotu zafeni velmi dobre aproximovat Planckovou funkci a psat
4 1
w, = X B,(T) = Sehv” 1 (195)
C

c? ek; —1

Celkovy, integralni tok zafeni miizeme z (194) ziskat integraci pres vsechny frekvence, coz |ze formalné
zapsat jako

c T 1du

H = ——/— &
3p0 Ky dR g

1 duy
cdufﬁv dv

= (196)
Sde fdu"dl/

Chceme-li, aby tato rovnice odpovidalarovnici (193) prointegral ni tok z&feni, pak zfegmémusi prointegralni
koeficient opacity platit

f 1 du,,de
Ky dT' dR

RS

du, dT’
f arT de

f 1 dBU(T ]/
=0 - (197)

dB,(T)
f i dv
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To je vyraz pro Rosselandovu stfedni opacitul.

Neékolik odhadl a alternativni pohled na véc

Podivejme se jeSté jednou, co nam opacitni koeficient udava. Budeme-li uvazovat samostatné zafive
pohlcovani energie, plati tedy, Ze prochézi-li zafeni o intenzité I v daném sméru infinitesimanim valeCkem
hvézdné |atky o jednotkové podstaveé a vysce dz, bude z ng pohlceno zéfeni dI dané vztahem

dl = —Ikpdz, (198)
To znamend, Ze za stfedni volnou drahu fotonll ve hvézdné | atce miizeme oznacit vzdalenost I ¢, béhem které
dojde k pohlceni veSkerého z&feni, kdy tedy bude |d]| = I. Z toho zfejmé z rovnice (198) plyne, ze
1
Kp
Pro model hvézdy o hmotnosti 4 M, na zatatku nuklearniho vyvoje udava Harmanec (1970) centrani
teplotu 25,29 milionli K acentralni hustotu 22,59 g cm—3. Z tabulek Rogerse alglesiase (1992) | ze odhadnout
pro tuto oblast hodnotu opacity asi 0,5 cm?g—1, takZe pro stfedni volnou drahu fotonli dostavame z rovnice

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

dT
i —3,99 x 107° Kem™ 1, (200)
1

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

Iy = (199)

H=——0oT3"—, (201)

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

B = oT* (202)

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

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

H=1,71 x 10" ergcm~—2s71,

zatimco tok ¢erného télesa jednotkovou plochou do poloprostoru by byl
B = 2,26 x 10 ergcm=—2s71,
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Zavérem jesté poznamengime, Ze diky velmi malé stfedni volné dréze |ze na z&fivy prenos energie
pohlizet jako nadifuzi. Z fyziky vime, Ze pro difuzni tok €astic f, mezi misty s rtiznou €asticovou hustotou
pn plati vztah

fp=—DVpn, (203)
kde difuzni koeficient D souvisi se stfedni rychlosti ¢astic v ajgich stfedni volnou drahou [, vztahem
1

Pro zafeni |ze ovsem za “ Casticovou hustotu” povazovat hustotu energie danou vztahem (182) a za stfedni
rychlost rychlost svétla ve vakuu, pficemz stfedni volna dréha je danarovnici (199). Gradient se v jedno-
rozmeérnem pojeti redukuje na derivaci podle R arovnice pro zafivou difuzi tak nabude tvar

H=——0oT" (205)

COZ je opét rovnice zafivého prenosu energie, identickastou, kterou jsme odvodili FeSenim rovnice prenosu
zéreni.



3.4.2 Rovnice konvektivniho pFenosu energie

Zkoumeime nyni, kdy je zafiva rovnovaha stabilni, a kdy se zméni v rovnovahu konvektivni. Predpokla
dejme, Ze v ngakém elementu hmoty ve vzdaenosti R od centra hvézdy vzroste nahodnou fluktuaci teplota
z hodnoty 7' naT" a oznatme rozdil teplot AT = 7" — T > 0. Dae predpokladejme, ze element bude
v duisledku zvySeni tepl oty adiabaticky expandovat. Stane se tak leh&im abude nadnasen smérem vzhliru, az
se premisti o vzdalenost d R do mista, kde se hustota a tlak v ném vyrovngji s okolnim prostfedim. Element
bude v tom okamziku mit teplotu

dT dT
T =T — dR=T + AT — dR. 206
" (dR>ad " i <dR>ad ( )
Jestlize v danem mistéve hvézdé dosud panoval azafivarovnovaha, miizeme tepl otu prostiedi ve vzdal enosti
R + dR od centra vyjadfit jako

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

dT dT’
0< AT = —= — | —= dR 208
= [<dR>rad <dR>ad] ( )
neboli
dT’ dT’
— | —= — | —= ) 209
<dR>rad = <dR>ad ( )

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

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

dT dT’
AT — dR — dR 210
" <dR>ad g (dR>rad ( )
neboli
dT dT
— | —= > - — . 211
<dR>rad B <dR>ad ( )

Element bude tedy nadal e adliabaticky expanovat ajeho nadnaSeni smérem vzhliru bude pokragovat, nastane
konvektivni pohyb.
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Podminkou vzniku konvektivni rovnovahy je tedy nerovnost (211). Pokusme se ji vyjadfit pomoci zné-
mych stavovych veli€in. Konkrétni vyraz pro levou stranu nerovnosti (211) |ze ziskat pfimo z rovnice zafivé
rovnovahy (186). Vyraz pro pravou stranu nerovnosti (211) odvodime s vyuzitim 1. véty termodynamické,
kterou jsmejiz dfive zapsali vetvaru

P
TdS = dU + PdV = dU — ~dp. (212)
p

PYi rozkladu zmén vnitini energie podle vztahu (134) mizeme predpokladat dp. = 0, nebot Kato (1966)
ukazal, ze podminka konvektivni rovnovahy odvozena bez ohledu na zmény stfedni molekulové hmotnosti
casticjesiing Si nez podminkaodvozenaobecné. Toto zanedbani seovSem ne€ini v rovnici tepel nérovnovahy
(132). Diferencialy v rovnici (212) vyjadfime pomoci tlaku P ateploty 7', takZe dostaneme

ou ou
- (35) e (3) s
dp dp
— (=) dr+(=%) dP 214
v (r), e+ (5p), @
apo dosazeni do vztahu (212)
ou P op\ dT ou P op\ dP
== == = — -] —. 21
a5 <8T p28T>PT +<ap p28P>TT (215)
Vyuzijeme-li nyni opé faktu, Ze entropie ma Uplny diferencial, miizeme napsat podminku zaménnosti
derivaci
0,1 (oU P op 0,1 (0U P op
ap'T (a—T—;a—T>P>—aT<T (ap pzap>T>v (216)
coz |ze jesté za predpokladu zaménnosti druhych derivaci vnitfni energie a hustoty upravit natvar
U P (op) _T(0p) _1(0mp) (217)
or), p*\or), p*\0T), p\O0InT)/,
OznaCime-li jesté
Olnp
_ 21
o=~ (5mr), @

prejde rovnice (215) do tvaru
ou Ps )
TdS =dQ = || 5+ — | dT"— —dP. 219
i ¢ [<8T> P " pT] p (219)
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VyuZijeme-li definice specifického teplaarovnice (219)

oQ ouU PS
o= (a—T>P— (a?)ﬁp—r 220
dostavame konetné
TdS = dQ = cpdT — Sap (221)
P

Neékteri autofi tento vztah pouZivaji i na pravé strané rovnice tepelné rovnovahy. S ohledem na zanedbani
¢lenli s du setim ale dopoustgji chyby, kteramiize hrat roli zejménau model &1 s hlubokymi podpovrchovymi
konvektivnimi zbnami. Pro prakticky vypocet je tfeba pouZit pro veliciny cp ad konkrétni vyrazy zavisgjici
m.j. i na pouzité stavove rovnici.

Zde se omezime na obecnou formulaci. Pro adiabaticky dg (dS = 0) pfede (221) na

cpdl = 6ptdP, (222)
takze
dr 0 dP
bl - 7 223
(dR)ad cppdR (223)

S pomoci rovnic hydrostaticke a zafive rovnovahy (81) a (185) miizeme tedy nerovnost (211) psét ve tvaru
3/£pL R S 0GM, R
16macR?T? — cpR?

(224)

nebo po Upravé a zavedeni symbolu

dinT , PdT PdTdR
( = F755) (225)

“dlnP ' TdP TdRdP
|ze podminku konvektivni rovnovahy zapsat jednoduSe jako
V1"ad 2 vad- (226)
Konkrétni vyrazy jsou
3kPLg
—_— 227
Vrad 16macGMpT* (220)
JP
: 228
Va,d CPPT ( )
Vyhodou tohoto z&pisu je, Ze rovnice zafivé a konvektivni rovnovahy nabudou formalné stejného tvaru
dT TM
_ Gk (229)

dMy  4xPR*"’
kde V = V,.qs v oblastech, kde neni spInéna podminka (226), a V = V.., tam, kde spinéna je. Ze
soucasné teorie konvekce plyne, Zze asi v 95-98 % hmoty hvézdy je konvekce adiabaticka atedy Vio,, =
V.- V podpovrchovych vrstvach se pouziva semiempiricka teorie konvekce, ve které vystupuje parametr
charakterizujici pomér mezi stredni volnou drahou konvektivniho elementu atlakovou kalou (— ol ) -
Obvykle se empiricky tato hodnotavoli, typicky 1 - 2.
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4 Matematicka strukturarovnic hvézdného nitra

V ramci sférickych jednorozmérnych model il hvézdného nitra miizeme na celou Ulohu hledét tak, ze mame
dvé nezavisle proménné& Prvni je bud geometricka soufadnice nebo ngaka zobecnéna soufadnice, napr.
hmota M obsazenave sférické slupce o poloméru R, kterou jsme zde pouZili. Druhou nezévisle proménnou
je vyvojovy Cas modelu ¢. Vidéi jsme, Ze vlastnosti hvézdné latky jsou vesmeés funkcemi teploty, hustoty
(nebo tlaku, ktery je s hustotou atepl otou svazan pomoci stavove rovnice) achemického slozeni. Zavislymi
promennymi jsou teplota, tlak, zarivy vykon, polomér slupky o hmoté M a ovSsem chemické slozeni.
Casova zavidlost se projevuje explicitné v rovnici tepelné rovnovahy (132). Chemické slozeni ma urcitym
zplisobem vyjimetné postaveni v tom, ze jeho zmény Ize pocitat explicitné. Omezime-li se na nuklearni
premeény vodiku a helia, 1ze napf. pro Casovou zménu helia psat

)%
— = o 230
ot Z “ (230
kde koeficienty «; zjevné oznaCuji pfevracenou hodnotu mnozstvi energie vzniklée Gplnou nuklearni pfemeé-
nou 1 g latky v té kteréreakci (koeficient pro nuklearni spalovéani heliabude mit pfirozené v daném pripadé
opatné znaménko, nez reakce spalovani vodiku na helium), a £; jsou energetické vydatnosti jednotlivych
reakci. Pro kazdé misto ve hvézdé proto miizeme (pfi zanedbani vySSich ¢lenll) psat
)%

Y (Mg, t+ At) = Y(MR,t)ng At. (231)
V oblastech konvektivnich zon je jesté tfeba takto ziskané veliciny homogenizovat s ohledem na G€inné
promichavani. V kazdé konvektivni zoné bude obsah helia Y homogenni a bude dan vztahem

g Y (Mg, t+ At)dMpg

Yt + At) = L . (232)

Protoze v oblastech spalovani vodiku musi vaude zlistavat konstantni soucet relativniho mnozstvi vodiku a
helia atéz obsah uhliku, a protoZe v oblastech spalovéani helia plati

X =0, Y+ X¢ = Fkonst., (233)

|ze pomoci zmén relativniho obsahu helia Y’ v3ude snadno spoCitat i zmény ostatnich element.
Pokud néas zajima detailni chemicky vyvoj jednotlivych isotopll, je pfirozené mozné rozepsat zvlast
jednotlivé casti jadernych reakci asledovat zmény vSech i sotopli pomoci vétSino poctu anal ogickych rovnic.

5 Okrajove podminky
Ackoliv nam priroda pri poznavani dgjl ajejich pricin obvykle haze klacky pod nohy, v pripadé hvézdnych
model &1 bylamilosrdnav tom smyslu, Ze se ukazuje, Ze protohvézda po svem vzniku v molekularnim mracnu

projde pfi smrstovani stadiem, kdy je prakticky cela ve stavu konvektivni rovnovahy. To znameng, Ze jedna
okrajova podminka je netekané jednoducha miizeme predpokladat, ze na potatku nuklearniho vyvoje je
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hvézda chemicky homogenni, apfijmout chemické sloZeni pozorovanév atmosféfe normalnich hvézd jako
vychozi. Casto se pfijima chemické slozeni Slunce, konkrétné

X=0,70-0,71, Y =0,27-0,28, Z=0,02.
Pro vychozi model je té&Z mozno predpokladat, Ze je zcela stacionarni, a brét tudiz v rovnici (132)
S
T— =0 234
BT (234)

v celé hvézde.
Nyni uvazujme okrajové podminky ve druhé nezavisle proménné t.j. v ramci jednoho daného modelu.
V centru je ziggmé

Lr=0, R=0. (235)

Tyto okrajové podminky vedou k singularité zakladnich rovnic. V blizkosti centra hvézdy proto pouzijeme
line&rni aproximaci, v zasadé rozvoj se zanedbanim ¢lenli vySSich fadl. Pro hmotu obsazenou v kouli
o poloméru R |ze v blizkosti centra pfiblizné psat

4
Mp = 5 R (236)
Mg Mg
( / AMy — / dr R2p.dR) (237)
0 0
takze misto rovnice zachovani hmoty (78) dostavame
1
3
R:<”“>. (238)
Amp.
Rovnice tepelné rovnovahy (132) pfejde zfgjmeé do tvaru
d
Lr= <Enukc - Tc%) Mg. (239)

Zbylé dvé rovnice pfejdou do tvaru

p — PC—/GMRdMR:

A7 R4

_p /GMR (47Tpc)%dMR_

N ¢ 4 3 Mé N
G [4mp.\s 1

= R [ 4 () Mt -
4T\G 4 2
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aanalogicky

T:TC—€<4—7T
3

i 4 2
: ) T pEMAT.V, P (241)

vvvvvv

predpokladat na povrchu hvézdy nulovy tlak a teplotu. Obvykle se misto toho pocita zjednoduSeny model
povrchovych &asti hvézdy, pfitemz seuvazuji dvérbiznevrstvy: fotosféraapodfotosférickévrstvy, vekterych
jematerid jesté ve stavu nelplnéionizace akde nelze konvekci povazovat za adiabatickou. Podfotosférické
vrstvy obsahuji obvykle pouze 2 — 5 procent hmoty hvézdy, ale Casto vice nez polovinu jegiho celkového
objemu.

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

dr = kpdz, (242)

kde x oznaCuje geometrickou hloubku uvazovaneho mista ve fotosfefe méfenou od "vngsiho okraje”
fotosféry smérem do stiedu hvézdy. Pro priibéh teploty s optickou hloubkou Ize pouZit aproximatni vztah

vvvvvv

model |ze psat

T = %Tjﬁa 4 27). (243)
(V&mnéme si, Ze z uvedeného vztahu vyplyva, Ze teplota v optické hloubce 2/3 se pravé rovna efektivni
teploté hvézdy.) SloZitési a presngsi vztahy pro priibéh teploty s optickou hloubkou Ize nalézt napr.
v pracech Bohm-Vitense (1958) ¢i Ando a Osaki (1975).
Pro zmeénu tlaku plynu Ize psét

dP,; = gpdz, (244)

kde ¢ = GM,R.? je gravitatni zrychleni na povrchu hvézdy. Po zavedeni optické hloubky lze psat
dP, = gr~'dr. Podle Unsblda (1955) je tfeba tihové zrychleni korigovat s ohledem natlak zafeni podle
vztahu

Joff = G — oke T fﬁ, (245)

takZe prtibéh tlaku plynu ve fotosféfe miizeme pocitat podle rovnice

dPg Geff
e 246
dr K (246)

Je zZigimé, Ze vyraz pro efektivni tihové zrychleni je zalozen na vztahu (243) pro nejjednodussi atmosféru.
Podle (177) a (182) plati totiz

4 1
dP, = aT*dT = %T?’df (247)
C
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Diferencovanim vztahu (243) dostavame

AT3dT = %Tjﬁdn (248)
takze
dP, = oc ' Tihdr. (249)

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

Je dobre si uvédomit, ze pokud pro priibéh teploty s optickou hloubkou pouzijeme n&aky dokonal i
model atmosféry, je nutné pouZit i pfisludné modifikovany vyraz pro korekci tihového zrychleni o tlak zafeni
VvV rovnici (245).

S vyuzitim interpolace v tabulkach opacitnich koeficientll (pfipomefme si, ze k = x(p,T)) je mozno
rovnici (243) arovnici (246) Ci jeji dokonal € Si tvar FeSit numericky od optickée hloubky 0 az do dolni hranice
fotosféry t.j. pro 7 = 2. (N&ktefi autofi doporucuji ukongit feSeni az u 7 = 2.) Pro optickou hloubku O se
obvyklevoli ngakavelmi mala, ale nenulova hustota p, napr. 10~¢ kg m=3. Nadolni hranici fotosféry bude

T = T _» (250)

=z
T=3

P = P_s=P ,+oT%,. (251)

Z definice efektivni teploty jesté plyne

L, = 47 R20Tyg = macR>Ty;, (252)
takze
L.\?
R. =T ( ) , (253)
mac

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

dMp, 4T R
_ 254
dP GMp (254)
dR dR dMp R?
ah _ 255
dT dT dMp T
dP ~ dMpg dP )M (256)

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

V soucasnosti se k feSeni rovnic vnitini stavby hvézd nejCastgi uZiva metoda kompletni linearizace rovnic,
kterou poprvé navrhli Henyey aspol. (1959) aktera se pozdgji zatala pouZivat i k vypottu model i atmosfér.

6.1 Metoda Uplné linearizace

Princip celého postupu je nasledujici: Celé nitro hvézdy (tj. oblast, kde je latka ve stavu Uplné ionizace)
rozdélime nadostateCny pocet koncentrickych slupek av kazde napocatku zvolime néjaké priblizné hodnoty
veliCin R, L, P aT. Predpokladejme, Zze budemetyto slupky ¢islovat smérem od povrchu do centra. Iteracni
vypocet pak probiha nasledovné: Povrchovou integraci a2z do mista, kde je Mz/M, = 0,97, provedeme
pro tfi rlizné hodnoty efektivni teploty a svitivosti v okoli otekavané polohy modelu v Hetzsprungoveé-
Russellove diagramu. JestliZe hodnoty zévislych proménnych v mistés Mz /M, = 0,97 oznaCime indexem
1, Ize z onéch tfi integraci urCit koeficienty «, 5 a~y linearni formy

Ry = o P+ BT+, (257)
Ly = P+ BTy + s, (258)
jimiZ aproximujeme skutecné funkéni zavisl osti
Ry = fi(P,Th), (259)
Ly = f[(P,Th). (260)

Diferenciél ni rovnice stavby nahradimerovnicemi diferencnimi pro kazdou dvojici slupek, Cili misto derivaci
piSeme napr. pro Jtou a (J+1)-ni slupku
Ry — Ry
Mg, , — Mg

J

(261)
avyrazy napravych stranach rovnic vypocteme pro priimérné hodnoty mezi J-tou a (3+1) slupkou. Jestlize
ony Ctyfi diferenéni rovnice upravime prevedenim vSech ¢lenll nalevou stranu do tvaru

Gi=0, (i=1,234), (262)

pak tyto rovnice musi byt splnény vude a mtizeme proto pro opravy vychozich hodnot R, L, P aT napsat
soustavu CtyT linearnich nehomogennich rovnic

G; + dG;=0, (i=1,2,3,4), (263)
0G, 0G; 0G;
dG; = “AR “ANLj+.. ~ AT 264
G R, g+ oL, g+ OTron J+1 (264)
0 0smi heznamych
ARy, ALy, APy, ATy, (265)
ARJ-ﬁ-la ALJ-i—la APJ-FI: ATJ-FI' (266)
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Analogickou Upravou rovnic (258) a diferencovanim dostaneme dal&i dvé rovnice, které predstavuyji linea-
rizované okrajové podminky na horni hranici podpovrchovych vrstev hvézdy:

ARl = 041AP1—|—ﬂ1AT1—Rl—i—OélPl—i—ﬁlTl—i—’}/l, (267)
ALl = QQAP1+62AT1—L1+062P1+62T1+’}/2. (268)

Pomoci téchto vztahll mlizeme eliminovat neznamé AR, a AL, z rovnic (264) pro prvni a druhou slupku
a Ziskame tak 4 rovnice pro 6 neznamych, tedy opét dvé z nich miizeme vyjadfit jako linearni funkci
zbylych ¢tyf neznamych, dosadit do rovnic pro druhou a tfeti slupku a tak postupovat az do centra hvézdy.
Rovnice (264) pro (N-1)-ni a N-tou (centralni) slupku budou ovSem obsahovat pouze 6 neznamych, nebot
R. = 0alL, = 0. Podosazeni dvou velicin z pfedchozi dvojice slupek proto v centru ziskame soustavu
4 linearnich rovnic pro 4 neznamé. Po jejim vyfeSeni dosazujeme postupné ziskané veliciny oprav zpét
do odpovidajicich rovnic, ve kterych jsme vzdy dvé neznamé z pfedchozi vyS8i slupky ucinili funkcemi Ctyf
neznamych ze slupky nasledujici. Tak postupné ziskame vech 4N+2 neznamych. Tyto vypoctené opravy
prictemek prislusnym velic¢inam v celém modelu. Ze vztahu (253) miizeme rovnéz spocitat efektivni teplotu
opraveného modelu. Pokud se efektivni teplota a zafivy vykon dostanou mimo meze dané tfemi zkusmymi
integracemi z fotosféery az k horni hranici podpovrchovych vrstev, musime zvolit opravené hodnoty ajednu
¢i dvé integrace opakovat. Poté miizeme cely postup s opravenymi hodnotami vech velicin opakovat, ato
do té doby, nez vSechny opravy zavisle proménnych ve vSech slupkach neklesnou pod mez presnosti, kterou
budeme pozadovat.

Pokud pocitame vyvoj hvézdy, tj. Casovou posloupnost model{l, zvolime jesté Casovy krok mezi dvéma
modely a pred kazdou iteraci jesté ve vSech slupkach spotteme nové chemicke slozeni podle vztahu

9Y;(t) N oY;(t + At)
ot ot
pricemz v konvektivnich zbnach se poté provede stfedovani podle vztahu (232).

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

) At (269)

6.2 Mezelinearizace

Je poucné ucinit si predstavu o tom, jak zdarné Ize linearizaci diferencialnich vztahli vést do extrému.
Vezméme si pro pfiklad rovnici hydrostatické rovnovahy ve tvaru
dP - GM RP
drR ~ R?
Jestlize budeme derivaci na levé strané nahrazovat diferenci mezi centrem a povrchem (rozdélime hvézdu
na pouhé dvé slupky), dostavame

(270)

P.—0 GMpg 3M, 1GM,
= — stiedni — — a ) 271
0— R* ( R? >stf"edni Pitied 47TR§ 2 Rz ( )
s prihlédnutim k tomu, Ze pro gravitatni zrychleni v centru plati
. GMR 4
gec = llmR_@F = ?GRpC =0. (272)
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Tabulka 1: Srovnani spotteného centralniho tlaku s odhadem

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

(M) [CGS] [CGS]

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

25 16,275 14,518

Po Upravé dostavame tedy nasledujici odhad centralniho tlaku ve hvézdé:

3G M?
po="0
8mRA

(273)

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



7 Vyvo] osamocené hvézdy

Podle soucasnych predstav vznikaji hvézdy z nahodného zhusténi chladné mezihvézdné latky v obfich
molekulovych mratnech. Tyto procesy jsou dnes pfedmétem intenzivniho vyzkumu, ato i v souvislosti
S rozvojem pozorovacich technik, které pfima pozorovani chladné hmoty dovoluji. Je zZfggme, Ze se jedna
0 obecné nesféricky problém a dozitgsi fyziku, nez jakou jsme pfi odvozovani rovnic stavby hvézd
predpokladali.

Alei poté, kdyz jiz mlzeme platnost rovnic hvézdné stavby predpokladat, je vyklad hvézdného
vyvoje a jeho detailnich pricin obtizny, protoZe se jedna o rovnice diferencialni a funkéni zavidosti
stavovych velicin na teploté a tlaku jsou vesmés velmi komplikované.

V jisté chvili se plivodné nahodné zhusténi zatne dale smritovat jiz diky vlastni gravitaci a vznikgjici
protohvézda projde stadiem, kdy sev celem télese ustavi konvektivni rovnovéaha, takze se chemické slozeni
hvézdy homogenizuje. S rostouci hustotou roste i opacita a teplota v nitru, az se v nitru zazehnou prvni
nuklearni reakce, nejprve energeticky malo vyznamnaslucovani lithia, beryliaaboru, ae nakonec priméarni
slucovani vodiku na helium. Uvolfovana jaderna energie je zCasti vyzérena, zCasti je pohlcena; to vede
k rlstu centralni teploty, hustoty a tlaku. ProtoZe nuklearni produkce energie je funkci vysoké mocniny
teploty aje pfimo Umérna hustoté, vede rozdil podminek od mistak mistui k ustaveni potfebného gradientu
tlaku a k dosazeni stavu hydrostatické rovnovahy.

POZOR, jetifeba vzdy mit na paméti, ze jeto gradient tlaku, nikoliv tlak sam, co plisobi proti sile
pritazlivosti. Chybnatvrzeni na toto téma se ob&as objevuji i u renomovanych autord.

OkamZik ustaveni hydrostatické rovnovahy byvaobvykle ztotoziovan s polohou hvézdy v HR diagramu
nat.zv. hlavni posloupnosti nulového véku. Poloha hvézdy jejednoznatné danajeji hmotnosti apocatecnim
chemickym sloZzenim.

7.1 llustrativni pfiklad: vyvoj hvézdy o hmoté4 M

PopiSme si jako ilustrativni priklad vyvoj hvézdy s pocatecnim chemickym sloZzenim mladych hvézd v Ga
laxii, X = 0,602, Xy = 0,014 aZ = 0,044. U této hvézdy hraje jiz rozhodujici roli CNO cyklus jaderné
premeény. V centru hvézdy a jeho okoli se jiz pfi dosaZzeni hydrostatické rovnovahy vytvori konvektivni
z6na, ktera zahrnuje 18 % celkové hmotnosti hvézdy. Primarni pficinou vyvoje hvézdy je jaderné sluCovani
vodiku. Diky nému postupné v centralnich Castech ubyva vodiku a pfibyva helia. Na produkci nuklearni
energieto madiouho jen maly vliv diky Gcinnému promichavani v konvektivni zong, které do centrahvézdy
prinéSi stéle novy materid bohaty navodik. Ubytek vodiku méavSak za nasledek pokles opacity, ktera pro
dané hustoty ateploty klesa s klesajicim obsahem vodiku. Pokles opacity znamena pfirozené podle rovnice
(227) i pokles V.. av diisledku toho se tedy postupné zmen3uje hmotnost konvektivniho jadra. Zmendujici
se konvektivni jadro za sebou tak nechava v jisté oblasti hvézdy zonu plynule se méniciho chemického
sloZeni, s klesajicim obsahem vodiku smérem k centrul.

Jinym dbisledkem nuklearnich pfemeén v nitru hvézdy je postupny rlist stfedni molekulové hmotnosti
castic v konvektivni zong, coz vzhledem ke stavové rovnici vede k mirnému poklesu tlaku s Casem. Klesa
i gradient tlaku, vnitfni Casti hvézdy se smrdtuji a zahfivaji, coz ovsem zvétuje vykon nuklearni produkce
ave svych diisledcich i rlist stfedni hmotnosti ¢astic. Po 63 milionech let (bod 2 v obrazcich) prevysi rlist
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teploty rust stfedni hmotnosti ¢astic a centralni tlak se potne zvySovat. Po celou tuto dobu v diisledku rlistu
produkce energie rostei celkovy z&fivy vykon na povrchu hvézdy.

Vysvétlit diivody vyvoje ostatnich povrchovych charakteristik je nesnadné, protoze se zde kombinuje
nékolik vlivll. VypoCet ukazuije, Ze rostouci tok zafive energie z centra hvézdy zplisobuije po dlouhou dobu
i pozvolnou expanzi vngSich vrstev, spojenou s poklesem teploty v nich. Klesai efektivni teplota hvézdy.
AZ po vice nez 84 milionech let se tento pokles teploty zastavi a teplota zaina znovu riist. ”Kratce” poté
(v Case 86,1 milionl let) dosahne polomér hvézdy lokalniho maxima a zatina klesat. To ovéem jen urychli
rist teploty.

Prvotni pficina téchto zmén spociva opét v nitru hvézdy. V té dobé kledl jiZ relativni hmotnostni obsah
vodiku v konvektivni zoné pod 0,04, coz se ukazujejako kriticka hodnota. Pfitom spotiebavodiku diky rlistu
teploty i hustoty stale roste. V €ase 88,5 milionli let klesne obsah vodiku v jadru na hodnotu X = 0, 0015,
coz jiz vede k poklesu vykonu nuklearni produkce a v diisledku toho pak i k poklesu centralni teploty.

Pokles produkce je tak prudky, Ze cela hvézda se zatina smritovat. To ae vede k rlistu hustoty ateploty
v oblastech pozmeénénéeho chemického sloZeni, které po sobé zanechalak centru ustupujici konvektivni zona.
V dbisledku toho vznikne nad jiz temé&F heliovym jadrem druhé energerické maximum nuklearni premény
vodiku nahelium, vodikova slupka. Intensitatohoto zdroje zpocatku velmi rychleroste, takze do vrstev blize
k povrchu prichézi vice z&fivé energie, nez kolik se stati vyzafit, avngsi Casti hvézdy zatinaji velmi rychle
expandovat (bod 6, t=88,589 milionl let). Nasledkem toho dochazi k novému poklesu teploty a zpocatku i
zé&rivého vykonu hvézdy.

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

Jaderné reakce v centru brzo spotfebuji i zbyvajici zasobu vodiku (bod 8, t=90,50 milidnu let), takze
dochazi k novemu prudkému smrstovani jadra spojenému s rlistem tlaku, hustoty, uvolfovani gravitaéni
energie atedy i rlistu centrani teploty. RUst teploty a hustoty narusi i relativné stabilizovanou vodikovou
slupku, ve které nastavanovy rychly riist produkce nuklearni energie. To vede k novée expanzi a ochlazovani
obalu hvézdy. Poklesteploty je rychlejSi nez pokles hustoty, opacitni koeficient roste apo urcitém Case vede
i k postupnému poklesu zafivého vykonu hvézdy (bod 9, t=93,5 miliénu let).

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

PokraCujici pokles teploty vyvola pokles ionizace v podfotosférickych vrstvach, coz vede ke vzniku
konvektivni zony, ktera se postupné rozsifuje smérem k centru hvézdy. V tenké vrstvé nad touto konvektivni
zbnou navic poklesne opacita, Cimz je pfenos energie smérem k povrchu usnadnén. Jetfebasi pripomenout,
Ze zatimco v oblastech se z&fivym prenosem energie dochazi k expanzi z€asti na ikor pohlcovaného zéfent,
v oblastech konvekce probihaexpanze prakticky adiabaticky, tedy pouze nakor vnitfni energie. Vysledkem
je, ze zafivy vykon hvézdy znovu roste atento rlist probihatak rychle, jak rychle se dolni hranice konvektivni
zony priblizuje k okraji hofici vodikovée slupky.

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

Zarivy vykon hvézdy roste do té doby, nez teplota v blizkosti centra hvézdy dosahne hodnoty 10% K.
Poté zapoCne v centru hvézdy jaderné slucovani helianauhlik. V centru se opakuje podobna situace jako pri
zapa eni vodiku béhem kontrakce hvézdy k hlavni posloupnosti nulového véku. Smrstovani jadra se zastavi
a vV jadru se ustavi stabilni stav, postupné se ovdem vytvori konvektivni zona, ktera pfi svém zvétSovani
vede k diskontinuité chemického slozeni navng&im okraji zony. Hlavnim diisledkem v3ak je, Ze zastavenim
kontrakce jadra se zhordi podminky pro slucovani vodiku na helium ve vodikové slupce, ktera je i nadale
nejvydatng3im energetickym zdrojem hvézdy. AC se to zda ponékud kuridzni, zafivy vykon hvézdy po
zazehnuti dalSiho zdroje nuklearni energie proto zacinaklesat ajeji polomér se zmenduje. Vzhledem k niZsi
energetické vydatnosti sluCovani helia na uhlik, trva relativné stabilni obdobi hofeni helia v jadru hvézdy
mnohem kratsi dobu, nez faze pobytu hvézdy na hlavni posloupnosti. Po vyCerpani heliav jadru dojde opét
analogicky k hofeni helia v heliové slupce. Nyni vSak dochézi jiz ke dvojité vazbé: jak se nyni uhlikové
jadro smr&tuje a zahfiva, dostava se heliova slupka do oblasti s vySSi teplotou a hustotou a zvySeny tok
energie z ni vede k expanzi a ochlazovani oblasti hofeni vodiku ve slupce a tedy ke smrstovani hvézdy a
poklesu jejiho zafiveho vykonu. V téchto fazich vstupuje do hry dalSi faktor, ktery nami uvazované modely
dobre nepopisuji: Gnik hmoty veformé hvézdného vétru. (V nékterych vypottech se inik hmoty berev potaz
formou parametrického popi su nazakl adé empirickych (daj 0.) Hvézdav diid edku dal Sich nuklearnich reakci
s mensi a mensi energetickou vydatnosti stale zrychluje svljj vyvoj, coz vede k tomu, Ze je nakonec tfeba
dal8i vyvoj jiz uvazovat dynamicky, s pouZzitim pohybové rovnice misto rovnice hydrostatické rovnovahy.
Dochéazi k pulsacim obalu hvézdy, v HR diagramu se hvézda pohybuje po velice sloZitétrajektorii v blizkosti
asymptoticke vétve obrll. MUze dojit i k odvrzeni celého vnéjsiho obalu hvézdy.

Vysednym produktem jadernych reakci jejadro slozenéz prvkl skupiny Zeleza, jgjichz atomovastruktura
jevelmi stabilni. Jeho dal&i smrstovani nakonec zastavi elektronova degenerace centralnich ¢asti hvézdy.

Pozdni stadia vyvoje vyZzaduji mnohem sloZitéjSi modely ajsou v souCasnosti predmétem intenzivniho
vyzkumu. Pokud nedojde k odvrzeni obalu v diisledku dynamickych nestabilit, spotfebuje se po zastaveni
kontrakce jadra v diisledku elektronové degenerace zbytek nuklearniho paliva v hoficich slupkach a cela
hvézda se zatne smrStovat a skondi jako vice €i méné kompaktni objekt v blizkosti hlavni posloupnosti Cisté
heliovych hvézd.

7.2 Odlisnosti hvézdného vyvoje v zavisosti na hmoté hvézdy

PocateCni hmotnost hvézdy je pro cely jegi vyvoj zcela urujici. Jiz z nazoru a z toho, co dosud vime, je
zZiggme, ze hvézdy s vyS8i hmotnosti budou diky vétsi vlastni gravitaci schopny dosahovat pfi pocatecni
kontrakci vySSich centralnich teplot. Vzhledem ke strmé zavislosti energeticke vytéznosti jadernych reakci
nateploté |ze proto otekavat, Zze nuklearni vyvoj i ostatni faze vyvoje hvézdy se budou s rostouci hmotnosti
Zkracovat. To vypoCty také skutetné potvrzuji. PopiSmesi nyni, jak selisi vyvoj hvézd v zavidosti najejich
pocatetni hmotnosti, ponékud podrobngi.

Je-li hmotnost protohvézdy mensi nez asi 0,075 M, nestaCi jgji vlastni pritaZlivost k tomu, aby v jeim
jédru dodl o k Fadnému zapal eni vodikové syntézy. Hrouceni jadraproto pokracuje, hvézdachabé zaFi na ikor
Zmén potenciani energie anakonec je smrétovani jadra zastaveno jeho narlistajici elektronovou degeneraci.
Hvézdam v tomto stavu se v poslednich letech zaCal o fikat hnédi trpadlici avyviji se velke Gsili je skutecné
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Tabulka 2: Vyvoj osamocené hvézdy v zavislosti najeji pocateCni hmotnosti

Hmotnost Stadium hofeni Stadium horeni Konetné stadium
Mg) vodiku helia vyvoje
< 0,075 ne ne hnédy trpaslik
0,075-0,5 ano ne dynamické oscilace
p-p Fetézec elektronovadegenerace +
0,5-1,0 ano: z&dné konvektivni jadro ano hvézdny vitr
1,0-2,0 | ano: postupné rostouci konvektivni zona ano !
2,0-10,0 ano: roste podil CNO cyklu ano bily trpadlik
10,0-50,0 ano: CNO dominuje, ano supernova—
semikonvekce, ano neutronova hvézda
> 50 konvektivni prestielovani ano Cernadira

pozorovat. V jistem smyslu se natomto konci hmotnosti dostavame k fil osofické otazce, co jesté povazovat
za hvézdu. Limitné bychom za hnédého trpaslicka mohli povazovat i nejvétSi planetu slunecni soustavy,
Jupitera 0 hmotnosti méné nez 0,001 M, u néhoz je z mé&eni kosmickych sond, které kolem ng prolétly,
znamo, Ze zCasti zari diky vlastni gravitatni energii, nikoliv pouze odrazenym svétlem Slunce.

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

Pro hvézdy, jejichZz hmotnost je mensi nez asi 0,5 M, navic elektronova degenerace zastavi kontrakci
jelich jadra po vyhoreni vodiku dfiv, nez je dosazena teplota potfebna ke sluovani helia na uhlik.

U hvézd s hmotnosti mezi 1 a2 M, dochéazi k jinemu zajimavému jevu: béhem jeich stabilniho vyvoje
po zapaeni vodiku v jadru se jgich centralni konvektivni zona postupné zvétSuje v zavislosti na tom, jak
se spolu se zvolnarostouci centralni teplotou stéle vice na produkci energie podili i CNO cyklus.

Pro hvézdy s hmotnosti mezi 0,5 aasi 10 M, miizeme predpokladat, Ze v pozdéjSich fazich vyvoje ztrati
diky dynamickym oscilacim a vlivem hvézdného vétru své vngsi vrstvy a poté, co sev jgich jadru uplatni
elektronova degenerace, konci jako bili trpadlici, horké a velmi husté hvézdy, skrblici svou zafivou energii
avelmi zvolna chladnouci.

Konetné u hvézd s hmotnosti vé&tSi nez asi 10 M, dochézi béhem hofeni vodiku v jadru k roz&fovani
konvektivni zony v dlisledku znatného tlaku zafeni. ProtoZe v uvazovaném rozsahu tepl ot ahustot je opacitni
koeficient urCovan predevsim rozptylem navolnych elektronech, pro ktery plati vztah

k=0,191+ X), (274)

roste opacita s rostoucim obsahem vodiku a vrstvy nad konvektivni zonou se tak stavaji vici konvekci

nestabilni. Vytvari set.zv. semikonvektivni zona, oblast, ve které dochazi pouze k CasteCnému promichavani
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chemickych elementll tak, aby v kazdém misté byla spinéna podminka V., = V4. V literature se rovnéz
vedou spory o tom, zda nedochazi k jevu, ktery se v anglictiné nazyva convective overshooting. Jde o to,
Ze pokud je material vztlakem nadlehGovan a unaSen konvekci vzhliru, miize kineticka energie velkych
konvektivnich elementll zplisobit to, Ze se ¢ast materidlu dostane i do mist, kde jiZ podminka konvektivni
rovnovahy splnéna neni. Tim by se velikost oblasti, ve které dochazi k promichavani materidlu, ponékud
zvétSila

Jak ukazal teoreticky jiz Chandrasekhar (1938), pokud hmotnost jadra sloZzeného z prvki skupiny zeleza
prekroCi 1,4 M., sta€i jiz jeho vlastni pritazlivost k tomu, aby pfekonal agradient tlaku vznikly el ektronovou
degeneraci, dochézi k dezintegraci atomovych jader a vznika neutronové jadro. Kolaps jadra je provazen
prudkym uvolnénim obrovského mnozstvi energie, coz vede k odmrsténi celého obalu rychlostmi, které
prekonévaji rychlost Unikovou, do okolniho prostoru.

V Galaxii extrémne vzéacné hvézdy s potatetni hmotnosti nad asi 50 M, by mohly v zavéretnych fazich
vyvoje dosahnout v jadru tak velkou pritazlivost, Zze by do3lo k uplatnéni relativistickych efektll a vzniku
Cerné diry. Je tfeba ovSem upozornit nato, Ze napf. model ove vypolty Zenevské skupiny (napf. Schaller a
spol. 1992), ve kterych se bere v potaz i Unik hmoty ve formé hvézdného vétru, ukazuji, Zze napf. hvézda
s pocatecni hmotnosti 60 M, ztrati jiz béhem faze hofeni vodiku v jadru plnych 12 M.

Modelové vypocty rovnéZ potvrzuji to, co bylo feCeno na zaCatku: Vyvoj probiha tim rychleji, ¢im je
hvézda hmotné3i. Zivotni doby hofeni vodiku v jadru jsou navic rostouci funkci pocatecniho obsahu vodiku
i plivodniho obsahu tézkych prvkd.

8 Srovnani predpovédi teorie hvézdného vyvoje s pozorovanim

Zkoumejme nyni otazku, nakolik se zjednoduSenateorie stavby a vyvoje hvézd, zaloZzena na jednorozmer-
nych modelech, shoduje stim, co je o stavbé avyvoji hvézd znamo z jgjich pozorovani.

8.1 Jak srovnavat teorii hvézdného vyvoje s pozorovanim?

Jezieimeé, ZevSechny makroskopickeveliciny, jez charakterizuji hvézdy, akteré mlizeme ze Zemépozorovat,
se v diisledku hvézdného vyvoje v naprosté v&tsiné vyvojovych fazi meni prilis pomalu, nez abychom je
mohli béhem lidského Zivota pozorovat. Kvantitativni pozorovaci Udaje o jasnostech &i teplotach hvézd
existuji (aZz na nékolik Cestnych vyjimek) pouze za obdobi poslednich asi 100 — 150 let. Nezbyva proto,
nez se pfi srovnavani teorie s pozorovanim uchylit ke statistice ak jinym nepfimym metodam srovnavani a
k hledani dtikazii diferencovaného vyvoje v diisledku rtizné potatetni hmotnosti hvézd.

Uvazme nejprve, jaké méitelné veli¢iny miizeme pro podobné porovnavani pouzit.

8.1.1 Zarivy vykon hvézdy

Velké mnozstvi hvézd bylo proméfeno v Johnsonové U BV 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. | z dalSich praktickych diivodll se pfi srovnavani dat z rliznych
zdrojli jevi hvézdna velikost méfena ve Zluté barvé jako nejvhodnéjsi: rozlozeni energie hvézd se v oblasti
Zluté barvy kolem 550 nm méni jen zvolna s vinovou délkou a také extink¢ni koeficient nasi atmosféry
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je pfi pozorovani ve Zluté barve niZsi, nez v barvé modré ¢i fialové. (Za dobrych pozorovacich podminek
zfidkakdy na kterékoliv pozemské observatofi pfesahuje hodnotu 0,3 — 0,4; v dobrych podminkéach byva
pouze asi 0,15.) Ze vech téchto diivodll jsou méfeni ve Zluté barvé zatizena nemensimi chybami atakée se
nejsnaze prevadgji na standardni system.

Chceme-li ovsem méfeni jasnosti ve Zluté barveé srovnavat s bolometrickym zafivym vykonem modelu
L., musime provést nékolik krok{l. Nejprve musime naméfenou zdanlivou hvézdnou velikost prepoditat
na velikost absolutni, jakou by hvézda méla ve vzdalenosti 10 pc od nés. (1 pc = 3,085678x 10 m je
vzdalenost, ze které je vidét stfedni polomér zemské drahy okolo Slunce, astronomickajednotka, pod Uhlem
1/0.) ProtoZe tok zafeni v prazdnéem prostoru ubyva se ¢tvercem vzdaenosti d, je zftgimeé

d2

My, —V = -2 5log 100" (275)
Vlivem mezihvézdné hmoty dochézi vSak na velkych vzdaenostech k pohlcovani svétla hvézdy, coz se
obvykle popisuje absorptnim koeficientem ve Zluté barvé Ay.. Po prom&eni fady hvézd, u nichz bylo
moZzno ziskat uritou predstavu o jegich vzdaenosti od nas, bylo zjisténo, Ze absorpci ve Zluté barve Ize
dobfe popsat pomoci vztahu Ay = 3,2F(B — V'), kde veliCina E(B — V') oznaCuje zCervenani barevného
indexu (B — V). To se daz méfeni v Johnsonové ¢i Stromgrenove systému obvykle dobre urcit. Z&ervenani
|zetakeurcit podlevelikosti charakteristického zavinéni v priibéhu spojitého spektrav dalekem ultrafial ovém
oboru kolem 250 nm, jehoZ velikost je Umérna velikosti zCervenani £(B — V).

Zdanliva hvézdna velikost ve zluté barvé, opravena o mezihvézdnou absorpci, se obvykle oznatuje
indexem nulaajetedy

Vo=V — Ay (276)

Pro absolutni hvézdnou velikost ve Zluté barvé, zvanou obvyklevelikost visualni, tak dostavame jednoduchy
pracovni vztah

My =Vy+5—5logd =V, + 5+ 5log. (277)

Vztah (277) mUizeme prirozené pouZzit jen tehdy, zname-li vzdaenost hvézdy od nas. Pro hvézdy do
vzdaenosti asi 100 pc bylo mozno vzdaenosti jiz od dob astronomického vyuZziti fotografickych emulzi
urCovat trigonometrickou metodou. V nedavné dobé se diky mimoradné uspédné druzici Evropské kos-
mické agentury Hipparcos, ktera méfilavelmi pfesné paralaxy atéZ jasnosti hvézd v obdobi let 1989-1994,
podafilo tuto hranici prakticky o jeden fad zvétsit. Kromé toho |ze méfeni jasnosti této druZice pofizovana
ve velmi Sirokopasmovém filtru a oznacovanajako H,, v mnoha pfipadech velmi pfesné prevéest na John-
sonovu hvézdnou velikost ve Zluté barvé pomoci vztahu, ktery publikoval Harmanec (1998). Jinou—i kdyZz
podstatné méné presnou — moznosti je odhadnout vzdalenost podle vzhledu spektra hvézdy. Tato metoda
t.zv. spektroskopické paraaxy byla navrzena Adamsem a K ohlschitterem (1914).

Rozdil mezi bolometrickou avisua ni absolutni hvézdnou velikosti se nazyva bolometrickakorekce BC.
Bolometrické korekce byly empiricky ureny na zakladé méfeni Ghlovych primérli hvézd pomoci inten-
zitniho interferometru, méfeni jejich rozlozeni energie a s pouzitim model & atmosfér pro odhad prispévku
z kratkovlnné Casti spektra. Souhrnné jsou jako funkce efektivni teploty tabelovany v praci Code a spol.
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(1976) nebo v zavidosti na spektralnim typu hvézd v préaci Popper (1980). Jgjich pfictenim k absolutni
visualni velikosti ze vztahu (277) dostavame potfebnou absolutni velikost bolometrickou:

Mo = My + BC. (278)

Tuto bolometrickou hvézdnou velikost miizeme jiz pfimo porovnat s bolometrickou hvézdnou velikosti
spoctenou ze zéfiveho toku hvézdy, udaného v jednotkach zafivého toku Slunce, ktery byva obvykle
v pracech s modely hvézdnych niter tabel ovan:

Mbol - Mb01® = —2, 5} lOg - . (279)

Protoze novg§i studie ukazuji, Zze z&fivy vykon Slunce se ponékud méni béhem jedenéctiletého slunecniho
cyklu, aprotoze hodnotasamazavisi nasoucasné presnosti nasich méfeni, vyskytuji sev literatufe pro zafivy
vykon Slunce mirné odlisné Udaje. To je ovSem neprijemnost, ktera do naSich srovnani vnasi zbytecnou
nepresnost navic. Proto Mezinarodni astronomicka unie prijala na svem 23. valném shroméazdeéni r. 1997
resoluci, ktera stanovi, Zze nadale iz nebude bolometricky zarivy vykon hvézd kalibrovan zafivym vykonem
Slunce, ale Ze jeho nulovy bod bude pevné stanoven, konkrétné

Lo = 3,055 x 10%W pro (280)
Mpe = 0™00. (281)

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

Mg = —2,5log L + 71, 2125. (282)
Je snadné si ov&it, Ze to dobfe odpovida Casto prijimanym nasledujicim stfednim hodnotam pro Slunce
Mo, = +4775, (283)
Lo = 3,846 x 10%°W. (284)
8.1.2 Efektivni teplota hvézdy

Efektivni teplotu hvézdy |ze odhadnout pfimo z jejiho spektraniho typu. Existuji riizné skaly efektivnich
teplot od rtiznych autortl, jako dobrou |ze doporucit napf. skau publikovanou v praci Popper (1980).
Idealni ovSem je pouzit k urceni efektivni tepl oty spoctené detailni modely hvézdnych atmosfér a srovnavat
pozorované a spoctené profily fady spektranich Car, az nalezneme model, jehoz spoCtené Cary nejlépe
popisuji spektrum pozorovaneé.

8.1.3 Hmoty a poloméry hvézd

Pro fadu zakrytovych dvojhvézd, jgichz vyvoj nebyl dosud ovlivnén pfimou interakci mezi slozkami, se
podarilo ze spektroskopie a fotometrie urcit vsechny jejich zakladni vlastnosti: hmoty, poloméry, efektivni
teploty a zafive vykony slozek.
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Poloméry hvézd |ze rovnéz ziskat z kombinace interferometrickych pozorovani, ze kterych ziskame
Uhlové rozméry, a ze spolehlivé urCené vzdalenosti. Tu lze pro bliz8i hvézdy ziskavat pfimym trigono-
metrickym méfenim, jak uz o tom byla FeC vy3e, nebo Ize studovat hvézdy z hvézdokup s dobre uréenou
vzdaenosti.

8.1.4 Hertzsprunglv-Russellv diagram pro hvézdokupy

Protozei hvézdokupy, patfici do nasi Galaxie, jsou od néas vzda eny nejméné desitky parsekil, mlizemevzhle-
dem k jejich daleko menSim vlastnim rozmérlim predpokladat, Ze viechny jejich ¢leny vidime prakticky
ve stejné vzdalenosti od nas. Toto poznani se stalo zakladem pro jeden z nejlepSich testll teorie hvézdného
vyvoje. Pro danou hvézdokupu totiZ stati provést méfeni jasnosti jejich ¢lenll v ngjakem standardnim foto-
metrickém systému a poté zkonstruovat diagram barevny index versus zdanliva visuani hvézdna velikost.
Takovy diagram je v zasadé jen jinym provedenim HR diagramu. Pfikladné pro Johnsonliv U BV systém
existuje velmi dobra kalibrace mezi indexem (B — V') a mezi spektralnim typem Ci efektivni teplotou
hvézdy. ProtoZe vSechny hvézdy kupy jsou zhruba stejné daleko, popisuji zdanlivé jasnosti hvézd zcela
spravné jgich vzajemné jasnosti.

8.2 Vysvétleni hlavnich rysli HR diagramu

Zcela zasadnim Uspéchem teorie hvézdného vyvoje je to, Ze dokaze velmi dobfe vysvétlit nerovnomérné
rozlozeni hvézd v HR diagramu. Konkrétné hlavni posloupnost v HR diagramu se ukazala byt identicka
smnozinou bodll (log 7., M), které definuji modely hvézd o rliznych potatetnich hmotnostech pro faze
klidného slucovani vodiku na helium v jgjich jadrech. Teorie pfedpovida, Ze tyto faze vyvojetrvaji negjdéle,
a proto mame statisticky nejvétSi Sanci pravé v nich hvézdy pozorovat. Navic se velmi uspokojive shoduiji
predpovézena a pozorovana poloha hlavni posloupnosti.

8.3 Projevy vyvojeve hvézdokupach

Historicky prvnim velkym Uspéchem teorie hvézdného vyvoje byl souhlas predpovédi s pozorovanimi
nékolika hvézdokup, ktery publikoval Sandage (1957). Jak jsme podrobné probrali, vyvijgi se hvézdy tim
rychlgji, ¢im je jegjich pocatecni hmotnost vétsi. Mimo to miizeme pokladat za velice pravdépodobné, ze
vSechny hvézdy dané hvézdokupy vznikly souCasné. Kazda hvézdokupa je tedy jako celek ngak staraada
seCekat, Ze Cim je starSi, tim méené hmotné hvézdy k ni patfici staCily jiz spotfebovat ve svych jadrech zasobu
vodiku a opustit hlavni posloupnost. Sandage poskladal v HR diagramu pozorovani hvézd z 11 hvézdokup
se znamymi absolutnimi visué@lnimi hvézdnymi velikostmi aukazalo se, Ze v dolni Casti hlavni posloupnosti
se pozorovani ze viech hvézdokup dobfe shodovala, zatimco v horni ¢asti se jednotlivé hvézdokupy lisily
podle svého stari.

Toto zasadni zjisténi je dnes pouzivano jiz ne k dikazu spravnosti teorie hvézdného vyvoje, ale naopak
k urCovani stari hvézdokup ajejich vzdalenosti od nés. Pfi detail nich studiich se postupujetak, Zze se negjprve
pomoci spektroskopickych pozorovani fady ¢lenli kupy urdi jeji chemické slozeni, konkrétné obsah tézkych
prvkll Z aheliaY apoté se srovnavajeji pozorovany HR diagram s predpovédi model ovych vypottt pro
dané chemické slozeni. Z bodu, kde se pozorovana sekvekce hvézd kupy v HR diagramu zacina vzdal ovat
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od hlavni posloupnosti, Ize velmi pfesné odhadovat vyvojovy veék kupy. Naopak konstanta, o kterou bylo
tfeba zmeénit pozorované zdanlive visualni hvézdné velikosti, opravené o mezihvézdnou absorpci, aby se
hvézdy hlavni posloupnosti v pozorovanem a modelovem HR diagramu prekryvaly, se obvykle nazyva
modul vzdalenosti MOD apodle (277) jg zfggmé | ze vyjadFit takto:

MOD =Vy— My =5logd — 5. (285)

Z ng miizeme ihned spocitat vzdalenost hvézdokupy od nas.

Je tfeba se zminit, Ze poté, co byla zpracovana méfeni vzdaenosti z jiz zminované druzice Hipparcos,
ukazal o se, Ze pro vétSinu dobfe pozorovanych galaktickych hvézdokup se fotometricky a trigonometricky
urCené vzdaenosti velmi dobfe shoduji, ale v nékolika pripadech existuje dosud ne zcela uspokojivé
vysvétleny rozdil. Konkrétné pro velmi znamou hvézdokupu Plgady (M45) je podle Pinsonneaulta a
spol. (1998) fotometricky urtena vzdaenost (s pouzitim modelti hvézdného vyvoje) asi 130 pc, zatimco
méfeni druZice Hipparcos vedou na vzdaenost (116 + 3) pc. Tito autofi vyslovili domnénku, ze mé&eni
druzice Hipparcos mohou byt na nékterych Castech oblohy zatiZzena systematickou chybou. Na obranu
spolehlivosti méfeni druzice Hipparcos vak velmi presvédCive vystoupili Robichon a spol. (1999), ktefi
ukazali, ze fotometricka vzdalenost Plejad se podle uréeni rliznych autorll pohybuje v rozmezi 124 —
132 pc a z vlastni analyzy urCili vzdalenost Plgad z druZicovych méfeni na 115 — 121 pc. Nezavisle
vyloucil existenci systematickych chyb v mé&eni druZice Hipparcos van Leeuwen (1999), ktery z nich urcil
vzdaenost 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 prostorove korelovany na
Uhlovych vzdalenostech asi 2°-3° samplitudami az 07002. Za predpokladu, Ze se vSechny hvézdy nalezejici
do Plgjad pohybuji se stejnou prostorovou rychlosti poté odvodili jejich individuani paralaxy z vlastnich
pohybl, rovnéz méfenych druzici Hipparcos a z nich ziskali vzdalenost Plejad 131+ 11 pc, tedy hodnotu
shodujici se s klasickymi odhady. Li a Junliang (1999) nezévisle statisticky vyhodnili prostorovy pohyb
hvézd z Plgjad aurcili vzdaenost 135,56+ 0,72 pc. Pribéh ale pokracoval. Munari akol. (2004) publikovali
studii prvni objevené zakrytové dvojhvézdy v Plgadach V1229 Tau = HD 23642 a urCili jeji vzdalenost na
132+ 2 pc, ve vyborné shodé s fotometricky uréenou vzdalenosti Plejad av rozporu se vzdalenosti uréenou
druZici Hipparcos. Dasi studii zékrytové dvojhvézdy V1229 Tau publikovali Southworth a kol. (2005).
Nové anayzovali fotometrii ziskanou Munarim a kol. a zamé&ili se na analyzu chyb. Urcili vzdaenost
dvojhvézdy nékolika metodami konsistentné na 139+ 1 pc. To se ovSem |iSi od dfivejSich fotometrickych
ureni vzdalenosti Plgjad skoro stgjné, jako se tato urCeni 1iSi od vzdaenosti méfené 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 rozli&ili prostorovou drahu
spektroskopické dvojhvézdy Atlas = HD 23850, ktera ma obéznou periodu asi 291 dni. Dodli k zavéru,
Ze tato dvojhvézda je od nés vzdaena vice nez 127 pc, pfic¢emz nejpravdépodobngsi vzdaenost stanovili
na 133 — 137 pc. Zwahlen a kol. (2004) poté ziskali i pfesnou spektroskopickou drahu obou slozek této
dvojhvézdy. Vzhledem k tomu, Ze z analyzy astrometrické drahy |ze ziskat Uhlovy rozmér velké poloosy
obézné drahy a sklon obézné roviny, zatimco ze spekroskopie 1 ze urcit rozmér poloosy drahy v absolutnich
jednotkach nasobeny sinem sklonu obézné drahy, vede kombinace obou drahovych FeSeni na skoro Cisté
geometricke uréeni vzdaenosti dvojhvézdy. Zwahlen a kol. timto zplisobem stanovili vzdalenost Plgjad na
132+ 4 pc.
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8.4 Projevy vyvoje ve dvojhvézdach

Pokud se podafi pro nékterou zékrytovou dvojhvézdu s dobrou presnosti urCit jei zakladni fyzikalni
vlastnosti, miizeme se opét pokusit 0 srovnani s vyvojovymi modely spoétenymi pro pozorované hmotnosti
obou slozek. Harmanec (1988) kriticky shroméazdil uréeni hmot a polomérli hvézd hlavni posloupnosti a
odvodil stfedni zavislost téchto veli€in na efektivni teploté hvézdy. Jeho empirickou kalibraci 1ze porovnat
se spottenou siti modelll Schallera a spol. (1992). Toto srovnani ukazuje velmi dobrou shodu v celém
rozsahu hmotnosti, pro néz byly modely spoCteny.

Andersen (1991) provadél detailni srovnani vyvojovych model &I skonkrétnimi dvojhvézdami. Ve vétsiné
pripadli nalezl velmi dobrou shodu t.j. v mezich presnosti stejny vyvojovy vék obou slozek a dobrou shodu
vypottenéa pozorované polohy v riiznych diagramech. Pro nékteré systémy se vak shodu nal &zt nepodarilo
pro Zadnée rozumné chemické slozeni.

Na okrg] poznamengjme, Ze pro dvojhvézdy s vystfednymi drahami |ze rovnéz porovnavat pozorované
az model &I predpovézeneé stateni primky apsid. | zde existuji pripady dobré shody a pFipady neshody, tento
test vak zévisi na vice okolnostech.

8.5 Test vnitini struktury hvézd pomoci apsidalniho pohybu

Jiz dlouhou dobu je znamo, Ze nékterych dvojhvézd ve vystfednych drahéch |ze vyuZit k mapovani vnitini
struktury jejich slozek. Pokud by dvojhvézda ve vystiedné draze sestavala ze dvou hmotnych bodt, bude
jegji potencid odpovidat Keplerove draze a obézny pohyb bude dipticky a ve stabilni draze. Jakmile vSak
hvézdy zaujimaji konecny objem nékteré ekvipotenciani plochy nebo jakmile se uplatni relativistickée
efekty, dochézi k naruSovani eliptickéeho pohybu.

8.5.1 Apsidalni pohyb v klasické mechanice

Podrobné model ovani pomoci harmonickych funkci vedlo ke zjisténi, Ze rozlozeni hmoty ve hvézdé vede
k postupnému staCeni pfimky apsid ve sméru obézného pohybu, zatimco vystfednost obéZné drahy se
neméni. Je-li ob&zna periodadvojhvézdy udanave dnech aq = M, /M, opét oznaCuje hmotovy pomér, pak
pro zmeénu délky periastraw ve stupnich zaasovou jednotku, v niz je udana ob&zna perioda, plati v klasické
mechanice nasledujici rovnice:

Ge = Zplhaal150f(e) + (1+a)gle, )it +
ka2 (15g7 " f(€) + (14 g 1)g(e, 2))r3] (286)
kde
fle) = (1—¢*)7"(1+3e*/2+¢'/8) (287)
gle,j) = (1—e)72(Q;/%)? (288)

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



Cleny sfunkci f(e) vznikaji diky slapove deformaci hvézdy, Eleny s g(e) souvisgji s rotaéni deformaci,
pricemz 2; oznaCuje Uhlovou rotatni rychlost j-té hvézdy (j = 1,2) aQx = 27/P je Keplerova stfedni
Uhlova obé&Znarychlost.

Konstantavnitfni struktury k- jerovnanulepro hmotny bod adosahujehodnoty 0,75 pro zcelahomogenni
hvézdu. Ze sférickych modelli stavby hvézd ji 1ze spotitat podle vztahu

167
by = oo / or7d (289)

a napr. v pracech Clareta a Giméneze (1992) a novgi Clareta (2004) je tato konstanta tabelovana pro
rozsahlou sit vyvojovych model &l hvézd o rlizné hmotnosti.

Je ovdem zigjmeé, Ze pozorovany apsidalni pohyb dvojhvézdy je diisledkem rozlozeni hmoty uvniti obou
télesaproto z ng |ze urcit pouze vahovany stfed

oy — crkaq + 02]€2,27 (290)
c1 + ¢

kde ¢, ac, predstavuji koeficienty u k1 @ ka2 V rovnici (286). Pro dvojhvézdu se stejnymi hmotnostmi
slozek je tedy takovy test nejspolehlivgsi.

8.5.2 Relativisticky apsidalni pohyb

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

67 Ml + M2
2 AP(1—e?)’

kde ¢ je rychlost svétla ve vakuu a rychlost staCeni periastra je v radianech za tu jednotku Casu, ve které
se mé¥i obézna perioda. Vzdalenost slozek |ze jesté eliminovat s pouzitim 3. Keplerova zakona a rychlost
staCeni udat ve stupnich za jednotku Casu. Dostavame tak vztah

(xG)} /5038848000 (M; + My)?
c? Pi(1—e?)

Je vidét, Ze relativisticky apsidani pohyb zavisi na celkové hmotnosti dvojhvézdy. U kompaktnich objektl
jako jsou binarni pulsary nehraje klasicky apsidalni pohyb prakticky zadnou roli a proto |ze relativisticky
apsidalni pobyb dany vztahy (291) ¢i (292) vyuzit k pfesnemu ureni hmotnosti soustavy. Napr. u binarniho
pulsaru PSR 1913+16 Cini sté&Ceni primky apsid pinych 4;2 rotné. V roce 2003 byl publikovan objev
binarniho pulsaru s ob&znou periodou 2,4 hodiny, vystfednosti 0,088 a statenim pfimky apsid o 16;88 rotné
(Burgay a kol. 2003). Podle rovnice (292) je tedy celkova hmotnost této soustavy 2,58 M. Pro Uplnost
poznamenegjme, Ze obézna rychlost téles ve draze €ini asi 315 kms™1, takze pokud jde o vlastni drahovy
pohyb, Zadné vyznamne rel ativisticke efekty se neuplatiuji.

Vyhodnéjsi vyraz pro relativisticky apsidani pohyb |ze oviem Ziskat tak, Ze jeSté nahradime hmotnosti
slozek polovicnimi amplitudami kfivek radidnich rychlosti. Ngjenze tim ziskame vztah pfimo pouzitelny

(291)

Wy =

(292)

Oy =
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na pozorovana data, ale zvySime tim i presnost ur€eni, nebot z vyrazu zcela zmizi gravitatni konstanta G.
Dostavame tak

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

(293)

W

8.5.3 Cekovy apsidaini pohyb

U obecné dvojhveézdy je staeni pfimky apsid souctem klasického a relativistického staceni a pro pozoro-
vanou rychlost staCeni w pfirozené plati

W= We + Wy (294)
Oznatime-li symbolem U periodu Uplné rotace pfimky apsid, plati

_ 30
L)

U (295)

Chceme-li ovdem zjigtit, jak se pozorovane staceni pfimky apsid shoduj e s hodnotou konstanty vnitni stavby
ko, predpovézenou z klasické mechaniky, musime nejprve spoCitat relativisticky prispévek w, z rovnice
(293), ten odeCist od pozorované hodnoty staceni, tedy

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

Py, 1
360 ¢p + ey

s (297)

Hodnoty &, vypottené z modelli stavby hvézd jsou obvykle fadoveé 1073 — 1072,

8.6 Projevy vyvojezadobu lidské historie

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

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

Zadlkaz hvézdného vyvoje se povazuji i nalezy bilych trpaslikti v centru planetarnich mihovin.

Nezvykly a origindni pokus o ové&eni hvézdného vyvoje v redlnem Case ucinil Mayer (1984), ktery
se srovnanim hvézdnych velikosti z katalogu Almagest se soucasnymi pozorovanymi jastnostmi vel eobrl
pokusil statisticky prokazat jejich pozorovatelny vyvoj ve shodé steorii. Jeho vysledky vSak byly nedavno
Hearnshawem (1999) podrobeny kritice. | k Hearnshawoveé studii v&ak |ze mit vyhrady a véc tak zlistava
oteviena.
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9 Hveézdny vitr a ztrata hmoty z hvézd

9.1 Zakladnifakta a Gvahy

To, ze hvézdné atmosféry nemusi byt statické, a Zze z nich miize dochazet k Uniku hmoty do okolniho
prostoru, naznatovala existujici pozorovani delsi dobu.

Jiz Biermann (1951) upozornil nato, Ze plynné ohony komet, mifici vzdy smérem od Slunce, nasvédcu;ji
pritomnosti radialniho vytoku plynu ze Slunce do meziplanetarniho prostoru, a odhadl vytokové rychlosti
na500 kms™! v blizkosti Slunce, urychlujici se az k 1500 km s~ ve velkych vzdaenostech od Slunce. Od
padesatych let, kdy zaCaly byt vypoustény sondazni rakety a pozdgji i druZice a meziplanetarni sondy, bylo
primo mozné méit —ngjprve v okoli Zeméaposlézei v rliznych vzda enostech od Slunce —tento tok plynu,
slunecni vitr, ajeho vlastnosti.

Pro obry a veleobry chladngsi nez GO byly nalezeny absorpcni ¢ary vapniku a hor€iku posunuté do
fialova vici rychlosti fotosférickych €ar. U znamych spektroskopickych dvojhvézd radialni rychlosti téchto
¢ar nesdileji obé&zny pohyb, coz presvédtivé dokazuje jejich cirkumstelarni plivod.

Zminéné chladné hvézdy maji vétSinou také chromosférické emise Car vapniku a hofciku a pravé pro
hvézdy s cirkumstelarnimi absorpcemi maji dvojité emisni slozky pomér V// R mendi nez jedna. Pro tytéz
hvézdy se rovnéz pozoruji cirkumstelarni absorptni cary He | na vinové délce 1083,0 nm, posunuté do
fialovao 150 — 200 kms™1.

Pro zakrytové dvojhvézdy sestavgjici z chladného veleobra a horké slozky spektraniho typu B (soustavy
typu ¢ Aur) Ize béhem zakrytll pozorovat zefména v druZicovych ultrafialovych spektrech cirkumstelarni
cary z obaky veleobraav priibéhu zakrytu tak studovat strukturu hvézdného vétru v rlizné vzdalenosti od
povrchu veleobra.

Na spektrech s vysokym rozlienim byly nalezeny ¢ary z cirkumstelarnich obalek M veleobrli az do
vzdalenosti nékolika tisicli polomérli veleobra.

Pro horké hvézdy spektralnich tfid O a B o vysoké svitivosti byl Unik plynu pozorovan nejprve na zéklade
t.zv. P Cygni profilli (nazvanych podle veleobra P Cygni, pro kterého jsou tyto ¢ary zvladté napadné):
kombinace emisnich Car sradialni rychlosti odpovidajici radiani rychlosti hvézdy a absorpEnich Car téhoz
iontu, posunutych do fialova a majicich tedy zaporné rychlosti, naznaCujici expanzi plynu. Poté, kdyz byla
Ziskanaprvni kvalitni ultrafial ova spektra hvézd vné zemske atmosféry, byly u mnoha vel eobrli pozorovany
vyrazné P Cyg profily resonancnich &ar iontli jako C IV, Si IV & NV, které mély v nékterych pripadech
velmi ostfe definovan fialovy okraj absorpce. Ty naznacovaly, Ze plyn se vevelkych vzda enostech urychluje
az narychlosti 2000-3000 kms™1. Pozdgji bylo zji&éno, Ze projevy hvézdného vétru lze nalézt i u hvézd
se zavojem (v anglické literatufe Be stars) o nizsi svitivosti, t.j. stfidami svitivosti V, IV alll.

Z nebeskémechaniky az feSeni pohybovych rovnicjeznamo, Zze mé-li sehmotnacastice dostat z ngakého
centralniho gravitatniho pole, musi na ni plisobici odstfediva sila v dané vzdalenosti dvakrat prevySovat
pritazlivost centralniho télesa.

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

G M, v2
2R2 =5 (298)
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Tabulka3: Unikové rychlosti v,, podie rovnice (300) na povrchu réiznych hvézd

Hvézda M R Va
(Mz) (Mg) (kms™t)
Slunce 1,00 1,00 618
orv 260 854 1079
O7la 280 229 683
BOV 146 5,80 979
B5V 436 3,01 743
A0V 2,24 2,09 639
Fov 150 1,56 606
GOV 1,16 1,25 595
KoV 091 1,01 556
MOV 045 0,52 575
MOla 158 500, 110
coz vede navztah
1
2
vy, = V2 (GM*> . (299)
RI‘OV

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

M, /M, \ ?
Rrov / R@ ‘

Nékolik orientacnich odhadll, v jakém rozmezi se pro red né hvézdy takové tnikove rychlosti v blizkosti
jgjich povrchli mohou pohybovat, je shrnuto v tabulce 3.

v, = 617,61 < (300)

9.2 Z&klady teorie hvézdného vétru

Parker (1958) formuloval zaklady teorie slunetniho vétru. Ukéazal, Ze potfebné Unikoveé rychlosti |1ze do-
sahnout FeSenim hydrodynamickych rovnic, jestlize predpokladame, Ze k vytoku plynu dochazi ze slunecni
korony zahraté na teplotu 3000000 K v dusledku vysokych tepelnych rychlosti. Podobny mechanismus
mUzeme predpokladat i u jinych chladnych hvézd, které maji rozsahlé podpovrchovée konvektivni zony a
tedy i chromosféry a korony.

Horké hvézdy maji jen velmi malé podpovrchové konvektivni zony a proto u nich existence horkych
koron neni prilis pravdépodobna. | kdyby vak korony z négjaké dosud neznamé pric¢iny mély, Parkerliv
mechanismus vzniku slunecniho vétru by nebyl pro horké hvézdy pouzitelny. Jak upozornili Lucy a So-
lomon (1970), k dosazeni pozorovanych rychlosti hvézdného vétru horkych hvézd (2000-3000 kms™1)
by v hypotetické koroné musely panovat teploty Fadu 10 milionli K, pri kterych by ionty C IV, Si IV &i
N V musely davno zaniknout v diisledku srazkové ionizace. Lucy a Solomon (1970) proto navrhli jiny
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mechanismus: vznik hvézdného vétru plisobeného mechanickou silou v diisledku sel ektivni absorpce zareni
v silnych resonanénich ¢arach. Jejich my3lenka byla zasadnim zplisobem vylepsenav klicové praci Castora,
AbbotaaKleina(1975), ktefi ukazali, ze sila, zplsobujici tnik plynu z atmosfér horkych hvézd, vznikadiky
selektivni absorpci velkym mnozstvim spektranich Car v ultrafialovych spektrech, ne pouze diky Caram
resonancnim. Podafilo sejim ukazat, Ze vysednasilavede na ztratu hmoty, ktera je stokrat vysSi, nez podle
vypoCtu Lucyho a Solomona (1970). Jgjich prace se zahy stala klasickou praci v oboru a dnes |ze Casto
nalézt odkazy na” standardni CAK teorii hvézdného vétru fizeného zafenim”.

Naznatme si nyni, jak se hvézdny vitr modeluje aempiricky popisuje. V zasadé jde o feSeni hydrodyna-
mickych rovnic. Prvni je rovnice kontinuity, kteréa je pfimo Casovou derivaci rovnice (77)

M = 47 R?pu, (301)

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

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

dp, GM,
S S — 2

kde g, je zrychleni plisobené tlakem zareni.

UvaZzme, jakou mechanickou silou plisobi zafeni o intenzité I, natenkou vrstvu plynu o sile dr, nakterou
dopada pod Uhlem +J z prostorového Uhlu dw. Z definice intenzity plyne, Ze mnozstvi z&feni dopadajici
na jednotkovou plochu na povrchu uvazované vrstvy za Cas dt pod Uhlem ¢ z prostorového Uhlu dw
v jednotkovém frekvenénim intervalu bude I, cos Ydwdvdt. PYi priichodu vrstvou o tlouStce dr urazi toto
zareni ziggmeé drahu dST Celkoveé se tedy z tohoto zaFeni pri prlichodu uvazovanou vrstvou pohlti energie

cos¥"

dE, = 1, pl, cos dwdvdt—— (303)
cos U

kde k,, je opét koeficient opacity (absorpce arozptyl) v daném frekvencnim intervalu. Jak vimejiz z rovnice
(153), bude prispévek hybnosti dp dan vyrazem
dE,

dp = , (304)
c

kde c je rychlost svétla. Prispévek mechanicke sily plsobici kolmo na uvazovanou tenkou vrstvu bude
tedy % cos 1. Vyslednou mechanickou silu zareni o frekvenci v plsobici kolmo na jednotkovou plochu
uvazované vrstvy, f¥, tedy ziskame integraci pres cely prostorovy Uhel:

, 1 4 dE,
fldv = E/o i cos Ydw
47
_ pdrdv T st = Py (305)
C 0 C
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kde H, je celkovy monochromaticky tok zafeni v danem misté. Celkova mechanicka sila zafeni vSech
frekvenci plisobici kolmo na uvazovanou vrstvu f,. tedy bude

d
/ frdv ﬂ / ey Ho v, (306)
v=0
Porovnanim s rovnici (302) vidime, ze
1 o
gT:E / K'VHudl/a (307)
v=0

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

H, =F,. (308)

Lucy aSolomon (1970) ukazali, Zze absorpce zareni v resonancnich ¢aréch ve vinovych délkach v blizkosti
maximazafivého toku je dostateCnak tomu, aby vysledné gravitatni zrychleni bylo zaporné. Atmosférapak
nem{ize byt statickaa musi dochazet k Uniku hmoty. Celavéc je jesté usnadiiovanatim, ze jakmile se ngjaka
vrstva plynu dado pohybu, budou ionty v ni pohlcovat zafeni navySSich frekvencich, nez v klidovéem stavu,
tedy zareni, které predtim pohlcovano byt nemuselo.

Castor, Abbot aKlein (1975) feSenim pohyboveé rovnice se zapoctenim absorpce v mnoha Carach zjitili,
Ze v nadzvukoveé oblasti je pomér zrychleni Uniku plynu ke gravitatnimu zrychleni temé& konstantni, asi
1,5. Tim vysvétluji, pro€ Ize rychlost plynu popisovat empirickou formuli

or) = vl — )0

, (309)

kterou uzival jiz Chandrasekhar ve tficatych letech. Parametr 5 udavaji roven % rlizni autofi je ale voli
rlizné. Rychlost v nekonetnu v,, musi prevysovat rychlost Unikovou. Spocetli rovnéz, Ze napr. pro hvézdu
hlavni posloupnosti spektralniho typu O5 €ini rychlost ztraty hmoty 6.10~6 M, rocné.

Je dobré si uvédomit, co v&e nam rovnice (307) fika Pokud budeme uvaZzovat hvézdy, které vznikaly
v obdobi, kdy mezihvézdna latka obsahovala jen malé procento tézSich prvkl (napr. typicky obsah tézSich
prvkll v Malém Maggelanové mraénu se odhaduje na Z = 0,004), budou podminky pro vznik silného
hvézdného vétru podstatné horSi, nebot atmosféra takovych hvézd bude obsahovat téméf vylucné jen
nepocetné absorpcni Cary vodiku a helia.

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

10.1 Rochellv model a jednoduché odhady

Hruby odhad vlivu rotace narozmeéry hvézdy poskytuje Rochellv model, ktery 1ze povazovat za polytropni
model pro n = 5. Pro rotujici hvézdu mlizeme uvazovat vacové soufadnice s osou z identickou s osou
rotace adruhou soufadnici [, ktera oznatuje kolmou vzdalenost od rotacni osy. Rochellv model je zalozen na
predpokladu, Ze vsechna hmota hvézdy je soustfedéna ve hmotném bodu v jejim centru, a na pfedpokladu
tuhé rotace s Ghlovou rychlosti w. Jak jsme vidéli, je z hlediska povrchovych vrstev tento predpoklad
u redlnych hvézd docela dobfe splnén.

Na &astici v atmosfére hvézdy plisobi jednak gravitaéni sila —GM,r~2, kde r? = %2 + 22, jednak
odstrediva silaw?l. Celkovy potencial je tedy

GM,
T

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

Zkoumeme, jaké budou vlastnosti kritické plochy, pro niz bude nékde vysl ednice pritazlive a odstfedive
sily nulova. Podminkou pro to je nulovy gradient potencidlu. Konkrétné dostavame

1
o = + §w2l2. (310)

g—f = —%GM*(F 422722 = —GMr Pz =0, (311)
coz je zfggmeé splnéno v3ude v roviné rovniku hvézdy t.j. pro z = 0, a
%—? — —GMI(®+2%)"2 +1w? = 0. (312)
Protoze z = 0, je tato druha podminka splnéna pro [, pro néz plati
GM.(2)2 = (313)
Cili
GM, = 213 (314)
Hodnota kritického potencialu je tedy
Prip. = Gl—](\f + %uﬂzg = gmg. (315)

Kriticka ekvipotencidaje tedy mnozinou bodll (1, z), pro néz plati
11 3
WP+ 247+ §w2l2 = §w2l(2,. (316)
MUZzeme jesté Zjistit hodnotu polarniho poloméru takove kriticky rotujici hvézdy z,., jestlize polozime
[=0:

WA = gzpoluﬂlg, (317)
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takZe dostavame

2
Zpol = 3 lo. (318)

Vidime tedy, Ze hvézda rotujici na mezi své dynamické stability ma rovnikovy polomér o polovinu vetsi
nez polomér polarni.

To miize mit vliv naodhady polomérl hvézd z jejich hvézdné velikosti. Pokud bychom pozorovali hvézdu
rotujici v blizkosti kriticke rotacni rychlosti zhruba od polu rotace, budeme vidét v zasadé jgi rovnikovy
polomér, o polovinu VEtsi, nez jgji polomeér polarni. Pokud vSak pozorujeme hvézdu zhruba v roving jgiho
rovniku, miizeme priimét zarici plochy v prvnim pribliZeni aproximovat plochou elipsy s velkou poloosou
rovnou rovnikoveému, a malou polarnimu poloméru hvézdy. Pro efektivni polomé&r R, tak dostavame

TR = mab = 1,57R>,, (319)
neboli
Ret = \/1,5Rp0 =~ 1,225Rp1. (320)

Uvedme s v té souvislosti nékolik uziteénych zakladnich vztahll, které se hodi pro podobné odhady.
U rotujicich hvézd se miizeme setkat s projevy rychlé proménnosti jasnosti nebo profilli spektralnich Car.
MUZe se stat, Ze si budeme chtit ucinit predstavu, v jakém rozmezi se miize nalézat otekavana rotacni
perioda rotujici hvézdy. OznaCime-li v rovnikovou rotatni rychlost hvézdy, R, jgi rovnikovy polomér a
P, j€ji rotaCni periodu, plati zfegme

27T-Firov

= . 321
! P rot ( )

Byvazvykem vyjadrovat obvodovou rotaéni rychlost v kms—1, rotaéni periodu ve dnech a poloméry hvézd
v jednotkach sluneéniho poloméru. Pro sluneéni polomér miizeme pfijmout hodnotu

Re = 6,95508.10%m, (322)
a dostavame uzitecnou pracovni rovnici

Rrov / R@

v =50, 57877 (323)

Zadna hvézda nemlize rotovat rychleji, nez kritickou rychlosti vy, pi které se pritazlivaaodstredivasila
vyrovnavaji (Keplerova ¢i obéznarychlost), tedy

GM,  v%
= 24
R%ov Rrov7 (3 )
coz vede navztah
GM,\ 3
vk = ( Rmv) . (325)



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

My = (1,988435 4+ 0,000027).10*%kg, (326)
G = (6,6742154+0,000092).10 ' m*kg s (327)
bude
M, /M, \?
= 436,822 ( ———=| . 328
e ) <Rrov/R@> ( )

Kombinaci vztahil (323) a (328) dostavame odhad minimal ni mozné rotatni periody ve tvaru

Rrov/RQ

Poin = 0,11587(Ryov/Re)y | —2L—2 (329)
(Brou/ Ro) M /M,
R,01/Rs

Puin = 0,21287(Rypo1/Re) | =222 (330)

Pro konkrétni hvézdy ve vétsiné pripadli nezname sklon jejich rotatni osy vici nam, z rotaéniho rozsiteni
profiltl spektralnich ar proto uréime pouze projekci rotacni rychlosti v sin 4, tedy hodnotu, ktera je mensi
nez skutecna rovnikovarotacni rychlost nebo je ji nangjvys rovna. Proto miizeme pro hvézdu se zméfenou
promitnutou rotacni rychlosti v sini —mame-li pfedstavu o j&jim poloméru—odhadnout i maximalni moznou
rotacni periodu s pouzitim vztahu (323):

RrOV/ R@)

Pmax = 50, 57877( . (331)
vsin

Je ovSem tfeba upozornit na jednu okolnost. Pokud se ngakym vngSim vlivem vytvori v blizkosti rovniku
hvézdy, ktera rotuje hluboko pod kritickou rotacni rychlosti a je prakticky sféricka, cirkumstelarni plynova
obalka (napr. akreéni disk ve dvojhvézdg), miize byt perioda rotace pripadnych struktur v takové obalce
kratSi, nez by plynulo z aplikace vztahli (329) a (330). Odhad mimimalni periody v takovych pripadech
dostaneme, jestlize do vztahu (329) dosadime za rovnikovy polomér skutecny sféricky polomér hvézdy.
10.2 Modey hvézdného vyvoje se zapoctenim rotace

Rotace mlize ovlivnit stavbu hvézdy v nékolika smérech:

1. Odstfedivasila vdude mimo rotatni osu hvézdy snizuje efektivni gravitaci.

2. Protoze vektor odstfedive sily neni mimo rovnik hvézdy rovnobézny s vektorem sily pritazlive, ekvi-
potencidy prestavaji byt kulové, jak jsmeto jiz diskutovali vySe pro limitni pfipad Rocheova model u.

3. ProtoZe sezafivy tok méni sefektivni gravitaci v tom kterém misté, neni tok zéreni konstantni nadaném
ekvipotencianim povrchu, coz miize zménit podminky vzniku konvektivni rovnovahy.
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4. Rotace muize ovliviovat konvekci nékolikadalSimi zplisoby: jednak miize plisobit proti konvektivnim
pohyblim, jednak mlize — v diisledku prerozdélovani momentu hybnosti urcité konvektivni pobyby
vyvolat i v oblastech zafive rovnovahy (v diisledku diferencialni rotace, meridionalni cirkulace).

5. Rotace zplsobi i meridionalni cirkulaci, kteravede na diferencialni rotaci, tavyvola‘stfin’ aefektivni
promichavani hvézdného materidlu a to vSe té€z ovlivni prerozdéovani Ghlového momentu hybnosti
a obecné zplisobi, Ze rotatni rychlost v rliznych ¢astech hvézdy nebude odpovidat konservativnimu
pripadu, t.j. odstfediva sila nebude mit potencial.

Naprosta vétSina badatel {1 zabyvajicich se modelovanim vyvoje hvézd se zapoctenim rotace se oviem
zatim omezila na (vnitfné fyzikalné nekonsistentni) pripady, kdy 1ze odstfedivou silu potencidlem popsat.
Pfi obecné formulaci se obvykle vychazi z vektorového tvaru zakladnich rovnic. Pro silove pole se uvazuje
obecny gravitatni potencia apotencial rotace, jak byl popsan dfive (viz vztah (310)). Rovnici hydrostatické
rovnovahy |ze pak zapsat ve tvaru

]_ —
“VP=-V®+uwil=-VV, (332
P

kde ® oznaCuje gravitatni potencidl, ¥ je celkovy potencial, w je Uhlova rotatni rychlost kolem osy z a
vektor [ mifi kolmo na osu rotace a jeho délka je rovna kolmé vzdalenosti uvazovaného mistaod osy z.
Rovnici kontinuity nahradi Poissonova rovnice ve tvaru

div(V®) = 4nGp. (333)

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

3Kp =

7=
v 4acT?

(334)
arovnice tepelné rovnovahy nabude tvar
V.H = Ep, (335)

kde E predstavuje soucet veskeré uvolhovaneé energie.

Dase ukazat (viz napf. Schwarzschild 1958), Ze pro rotatni zakony, pro néz Ghlovarychlost rotace zavisi
pouze navzdaenosti od osy rotace z, jsou vSechny fyzikalni veli€iny konstantni podél kazdé ekvipotencia ni
plochy. Pro pfipad tuhé rotace | ze pro celkovy potenciadl psat

U(R,9) = B(R, V) — %wZRZ[l ~ Py(cos )], (336)
kde
Ps(cosv) = 3(3 cos(20) + 1) (337)

je Legendrliv polynom druhého stupné. Lze definovat jakysi stfedni polomér kazdé ekvipotenciani plochy
R, jako polomér ve sméru J = vy, pro ktery je Py(cos ¥y) = 0. To je spinéno pro ¢ ~ 55°.
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Jak si jako prvni uvédomili Faulkner, Roxburgh a Strittmatter (1968), je v takovéem pripadé mozné napsat
pro polomé&r R, rovnice formalné velmi podobné rovnicim pro pfipad nerotujici hvézdy.
Jiny postup zvolili Kippenhahn aspol. (1970). Vydli z toho, Ze rotace ovliviiuje hvézdu dvojim zplisobem:

e plisobi proti gravitaci spolu s gradientem tlaku, a
e zplisobuje rotacni zplosténi hvézdy.

Oni se rozhodli zploSténi ignorovat. Predpokladali rovnéz sférickou symetrii Ghlové rychlosti, tedy
w = w(R).Vzhledemk rotaéni symetrii 1ze pro radialni slozku odstfedivésily plisobici naslupku o hmotnosti
dMpg psé(t

Wl sin ¥dMp = w?Rsin? 9dMp. (338)

Stfedovanim pfes ziskame stfedni hodnotu radial ni slozky odstredivé sily %wZRdM r- Naplosnou jednotku
na povrchu koule o poloméru R plisobi tedy radiané odstiedivasila

2 RAMp = . (339)

Pfisludnarovnice hydrostatickée rovnovahy nabude tedy tvar

dP GM R w2
My dnR | 6nR (340)
To je tfebavzit v potaz i v rovnici konvektivni rovnovahy.

Jegjich metodu prevzali a jesté zdokonalili Endal a Sofia (1976). Pfedpokladali opé&t, ze misty stejné
teploty, tlaku a hustoty jsou ekvipotenciani plochy a jako nezavisle proménnou zvolili veli€inu My, t.].
hmotu obsazenou uvnitf ekvipotencidni plochy s hodnotou celkového potencidu ¥. Misto poloméru R
zavedli jakysi efektivni polomér ekvipotenciani plochy Ry vztahem

47
Vy = ?R?\iﬂ (341)
kde Vi je objem prisludné ekvipotenci@ni plochy. To jim umoznilo psét rovnici zachovani hmoty ve tvaru
atedy
dRy 1
= 343
dMg AT R%p’ (343)

coz je rovnice formané stejna, jako pro pfipad nerotujici hvézdy. Hodnoty vSech veli€in, které se na ekvi-
potencid nim povrchu nezachovavaji, stfedovali integraci pres povrch ekvipotencialni plochy.

Asi od druhé poloviny devadesatych let 20. stoleti se studiu vyvoje rotujicich hvézd soustavné vénuje
Zenevska skupina kolem prof. Maedera. Zaklady jgjich pFistupu jsou popsany v praci Meyneta a Maedera
(1997). Tito autofi upozornili na problém nekonservativnosti rotace. Aby i pfesto mohli cely problem
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poj ednat jako jednorozmeérny, pfedpokladali, ze diferenciani rotace matakovy charakter, Ze Ghlovarychlost
rotace w je konstantni na isobaréch — plochach konstantniho tlaku. To veelku dobrfe odpovida existujicim
studiim turbulence u Slunce i u jinych hvézd. V anglické literatufe se takovy charakter rotace nazyva
“shellular rotation”. Pro mensi rotatni rychlosti |ze takovou rotaci dobfe aproximovat vztahem w = w(R),
ktery predpokladali jiz Kippenhahn aspol. (1970). Meynet a Maeder (1997) ukazali, Zze v takovéem pripadeé
|ze vyuzit vySe naznaleny postup s tim, Ze misto ekvipotencianich ploch se uvazuji isobary, a odvodili
prislusny tvar rovnic. DalSi studie rotace hvézd jsou popsany v pokracujici serii praci (Meynet & Maeder
1997, 2000, Maeder 1997, 1999, Maeder & Meynet 2000b, Maeder & Zahn 1998) a shrnuty v praci Maeder
aMeynet (2000a).

Dosud jediné experimentalni 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 ovéem tfeba fici, Ze vSechny tyto studie je tfeba povazovat za predbézné. Porovnavani vysledkl se
skutecné pozorovanymi hvézdami je proto tfeba Cinit s patficnou reservou, nebot obecny problém v alespon
dvourozmérném (rotatné symetrickém popisu) nebyl jesté zdaleka vyreSen.

10.3 Neékterévysledky vyvojerotujicich hvézd

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

Jw = konst., (344)

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

vk ~ R73. (345)

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

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

e Moment hybnosti se zachovavalokané v oblastech zafive rovnovahy zatimco v oblastech konvektiv-
niho prenosu energie rotuje hvézda jako tuhé téleso a zachovava se celkovy moment hybnosti.

e Moment hybnosti se zachovava lokané v oblastech méniciho se chemického slozZeni; v oblastech,
kde je chemické sloZeni homogenni, rotuje hvézda jako tuhé téleso a zachovava se celkovy moment
hybnosti.

66



Vyvoj pro obé uvedené aternativy spocetli pro hvézdu o hmotnosti 9 M., pfi¢emz pro model na hlavni
posl oupnosti nulového véku predpokladali tuhou rotaci. Vyvoj propocitali az do fazi vyhoreni heliaav obou
pripadech vedl v zavéretnych fazich ke vzniku rychle rotujiciho jadra a pomalu rotujicich vnéSich vrstev.
Pro druhy uvazovany pripad zachovavani momentu hybnosti navic vyvoj nakonci hlavni posloupnosti vedl
rovnéz k rotacni nestabilité hvézdy, autofi vSak upozoriuji, Zejiz pro model nahlavni posloupnosti nulového
veku kritickou rotaci predpokladali.

Kippenhahn a spol. také upozornili nato, Ze vzhledem k tomu, Ze rotace zmen3uje efektivni gravitacni
zrychleni, chovaserotujici hvézdav jistych ohledech jako hvézdas ponékud mensi hmotnosti, takze vsechna
vyvojovastadiatrvaji pro rotujici hvézdu ponékud déle nez pro nerotujici hvézdu o stejné hmotnosti.

Endal a Sofia (1979) propocetli vyvojové modely v rozsahu hmotnosti od 1,5 do 10 M., pro tfi rlizné
aternativy: tuhou rotaci, zcela lokani zachovani momentu hybnosti a pro realisticky model simulujici co
nejl épe oCekavané prerozdé ovani momentu hybnosti ve hvézde (viz Endal a Sofia1978). Dodli k zavéru, ze
pokud hvézda na hlavni posloupnosti nulového véku rotuje s obvodovou rychlosti, ktera se rovna aespon
asi 60 % rychlosti kriticke, dojde u ni béhem vyvoje nahlavni posloupnosti k rotaéni nestabilitg, kteramiize
napomoci vzniku hvézdy se zavojem.

Krome toho z jejich vypottl vyplyva, Ze pro stadium obrli vedou jejich vypotty k niz&im rotacnim
rychlostem nez jednodussi rotatni modely, takze neni tfeba hledat dalSi mechanismy ztréty Ghlového
momentu u K obrd.

Meynet & Maeder (2000) publikovali prvni sit vyvojovych model & rotujicich hvézd v rozmezi hmotnosti
9-120M,, pro slunetni chemickéslozeni arlizné pocatetni rotacni rychlosti. Predpokl adali nekonservativni
odstfedivou silu, vyvoj rotatni rychlosti modelovai s uvazenim vsech znamych procesti a brali v potaz i
ztratu hmoty hvézdnym vétrem. Jgjich vysledky |ze shrnout nasledovné:

1. Vvoj rotacni rychlosti  Obecné Ize Fici, Ze sekularni mechanismy prerozdé&eni Uhlového momentu
jakojekonvekce &i meridionani cirkulace se uplatiuji v obdobich klidného vyvoje, zatimco v rychlych
vyvojovych stadiich nemaji dost Casu se uplatnit a ihlovarotacni rychlost se méni v zasadeé tak, ze se
lokal né zachovava moment hybnosti. Pro modely na pocatku hlavni posloupnosti byla pfedpokladana
tuha rotace. Vyvoj béhem hlavni posloupnosti pak vede k tomu, Zze Uhlova rotani rychlost vSude
ve hvézdé postupné klesa, vEetné centraniho konvektivniho jadra. Zaroven se ustavi diferenciani
rotace, srotacni rychlosti klesagjici smérem k povrchu hvézdy. (Tak tomu je predevsim diky zapocteni
ztraty hmoty hvézdnym vétrem. Testovaci vypoCet, ve kterem byly uvazovany vSechny procesy
kromé ztraty hmoty, vede k soustavné rostouci rotatni rychlosti na povrchu hvézdy béhem vyvoje na
hlavni posloupnosti a k dosazeni kritické rotace.) Ke konci Zivotni doby na hlavni posloupnosti, kdyz
relativni hmotnostni obsah vodiku klesne pod 0,05 ajadro se smr&tuje, zatne Ghlovarotacni rychlost v
centralnich Castech riist. Ve fazi celkové kontrakce hvézdy po spotfebovani zasob vodiku v jadru roste
Uhlova rotatni rychlost v celé hvézdé. Zegiména pro méné hmotné hvézdy (ve studovanem rozsahu
hmotnosti) dosahne v této fazi kratkodobé rotacni rychlost i vice nez 80 % kritické rotacni rychlosti
na povrchu hvézdy. Zajimavym zjistenim je i to, ze béhem vyvoje podél hlavni posloupnosti klesa
rotacni rychlost na povrchu hvézdy tim rychlgji, ¢im vétsi byla poCatecni rychlost rotace. Pravé tak je
zgjimavé s povSimnout, Ze povrchova rotacni rychlost béhem vyvoje klesa s Casem tim rychlgji, €im
je hvézda hmotngsi.
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2. Vlivrotace navyvojovedrahy vHRdiagramu Vzhledem k tomu, Ze—jak jsme sejiz Uvodem zminili —
zavisi tok zéfeni na povrchu rotujici hvézdy priblizné nalokanim gravitatnim zrychleni, jsou polarni
oblasti hvézdy teplejSi nez oblasti rovnikové. Hvézda kromé toho neméakulovy tvar a pojem efektivni
teploty podle plivodni definice proto ztraci smysl. Aby i presto bylo mozno konstruovat teoreticky HR
diagram, zavedli Meynet & Maeder (1997) stfedni efektivni teplotu rotujici hvézdy vztahem

L =0T%S, (346)

kde S oznaCuje plochu povrchu hvézdy. Srovnani vyvoje rotujicich a nerotujicich hvézd ukazuje, ze

nahlavni posloupnosti nulového véku vede rostouci rotace k poklesu jak efektivni teploty, tak zafiveho
vykonu hvézdy. Rotujici hvézda se proto jevi jako nerotujici hvézda s ponékud mensi hmotnosti.
Naproti tomu postupny vyvoj vede k tomu, Ze rotujici hvézdy maji vétsi zéfivy vykon nez hvézdy
nerotujici. Tento fakt spolu s plisobenim odstiedive sily vedou také k tomu, Ze ztrata hmoty z rotujicich
hvézd je 0 60 az 100 % V&tsi, nez z hvézd nerotujicich. Pocateni rotatni rychlost 200 kms—! vede
rovnéz k prodlouzeni Zivotni doby na hlavni posloupnosti asi 0 20 — 30 % a pokud porovnavame
isochrony, zvysi takova rotace odhad stafi asi 0 25 %.

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

4. Mozny vztah k nékterym pozorovanym jevim Je tfeba si uvédomit, Ze srovnani vysledki model{l
rotujicich hvézd s pozorovanim je obtizné nejen proto, Ze rotatni modely se dosud vyvijei a nejsou
dokonalg, aei proto, Ze pro danou hvézdu obvykle nezname sklon jgi rotatni osy apokud jde o hvézdu
rychle rotujici, jgi pozorované vlastnosti, véetné jgji zdanlivé polohy v HR diagramu, se pfirozené
budou vyrazné lisit podle toho, zda se na ni divame spi%e od pblu €i spide od rovniku. Pfesto se |ze
o0 nékterych souvislostech a espon dohadovat.

e Podminky pro vznik hvézd se zavojem Z pozorovani je znamo, Zze nejvétsi procento hvézd se
zavojem se pozoruj e kolem spektralni tfidy asi B2, coz odpovidanahlavni posloupnosti hmotnosti
asi 9 M. Jak jsme vidéli, pro hmotngsi hvézdy béhem vyvoje v duisledku rostouci ztraty hmoty
a Uhlového momentu povrchova rotacni rychlost rychle klesg, takze podminky pro Unik hmoty
v rovnikovych oblastech se zhorSuji. To by sjevem hvézd se zavojem mohlo souviset v pripadé,
Ze k nému v zasadé dochazi ngakym vyvrhovanim materidu z hvézdy samotné.

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

Maeder a Meynet (2001) spocitali rotatni modely pro hvézdy v rozsahu hmotnosti od 9 do 60 M pro
velmi maly obsah tézkych prvkll Z = 0,004, ktery odpovida hvézdam v Malém Magellanové oblaku.
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Zjitili, ze pfi nizkém obsahu tézkych prvkl je ztrata thlového momentu béhem vyvoje mnohem mensi,
nez pro hvézdy s vySSim obsahem tézkych prvkl, coz usnadnuje vznik rotatni nestability. Tento fakt zcela
Zfgimeé souvisi s tim, Ze pri nizkem obsahu tézkych prvkl bude opacita atedy i zafiva sila v atmosférach
prislusnych hvézd mensi — viz rovnice (306) — a mensi je tedy ztrata hmoty hvézdnym vétrem. A pravé
ztratahmoty atedy i Uhlového momentu hybnosti brani —jak jsme sejiz zminili —vzniku rotatni nestability.
Uvedené zjidténi miize souviset s nedavnymi pozorovacimi diikazy, ze hvézdokupy s niz&im obsahem
tézkych prvkl obsahuji vySSi procento hvézd se zavojem. Nové modely také |épe predpovidaji obohacovani
atmosfér veleobrll dusikem, v souladu s pozorovanim A veleobrll v M agellanové mratnu a vysvétluji vétsi
pocet Cervenych veleobrd.

Zavérem poznamengime, Zze Maeder aMeynet (2000a) publikovali podrobnou prehledovou praci o vyvoji
rotujicich hvézd.

11 Vyvoj dvojhvézd

Z toho, co jsme si jiz o hvézdném vyvoji poveddli, je zftgmé, Ze ve dvojhvézde se rychlgji bude vyvijet
hmotngjsi slozka. Je-li obézna perioda atedy vzdalenost mezi slozkami mensi, nez urcita mez, miize sejiz
béhem vyvoje na hlavni posloupnosti, pravdépodobngji ale pfi prechodu hvézdy z hlavni posloupnosti do
oblasti obrii po vypaleni vodiku v jadru, stét, Ze se polomér hvézdy zvétsi natolik, Ze prekroti mez stability
aplyn z hvézdy zaCne odtékat smérem k sekundéarni, méné hmotné slozce dvojhvézdy. Tento proces narusi
tepelnou rovnovahu hvézdy ztracejici hmotu a vyrazné zmeéni jegji dalsi vyvoj. PopiSme si ngjprve, jak se
vypocty ve stadiu vymeény hmoty provadgi.

11.1 Rochellv model ajednoduché odhady

V zhledem k vyrazné koncentraci hmoty smérem k centru hvézdy |ze i ke studiu dvojhvézd velmi Gspésné
vyuzit Rochellv model, ktery je ovsem komplikovangsi, nez v pripadé osamocené rotujici hvézdy. Predpo-
kladame opét, ze hmotnost primarni i sekundarni slozky je soustfedéna do hmotnych bodli o hmotnostech
M; a M, w oznatuje Uhlovou obéznou rychlost soustavy aq = M, /M; je hmotovy pomér.

Zvolme pravolhlou soufadnou soustavu pevné spojenou se soustavou, ktera ma pocatek v bodé M; a
jgjizosa X mifi od M; k M, 0saY jenani kolmaaleZi v obéZnérovinéaosaZ je kolmanaob&znou rovinu,
priCemz vzdaenost A mezi obéma hmotnymi body zvolime za jednotku vzda enosti. Oznatme vzda enost
téziste od bodll M, a M, jako x; ax,. Plati zZfegmé xy/zy = My/M; axy = 1 — xy, z €ehoz dostaneme
T, = Mg/(Ml + Mg)

Na infinitesimalni télisko o hmotnosti 1 nachazejici se v obecném bodé (x, y, ) budou plisobit tfi sily:
pritazlivosti obou hmotnych bodl a odstfediva sila obézného pohybu. Tyto sily maji tvar:

, M, = My -
Fu, —GMT;F1, Fu, = —G%Fz, Fy, = pw’rs,
|71] |75
/Fl = (ajayv 2)7 /’?2 = ('CE - 17y7z)a (347)
My
5= (20— ———y,0).
T3 ('T Ml +M2>y> )
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OznaCime-li jesté
ri =, re =R, 3 =73 (348)
|ze celkovy potencid onéch tfi sil zapsat ve tvaru

M My, 1
CGMy, | GMy | Zwirl. (349)
1 T2 2

W:

Jestlize pro zjednoduSeni z&pisu misto potencidlu W zavedeme potenciél 2 = W/G M; aUhlovou ob&znou
rychlost vyjadfime pomoci 3. Keplerova zékona

w2 = G(Ml + Mg)Aig, A=1 — w2 = G(Ml + Mg), (350)

noindent dostavame rovnici ekvipotencianich ploch ve tvaru

1 q 1
0 -1+ 111 2 —
(r,9,2) = -+ 4 (1)
(@ 497+ 27 b g(1=2) o 2% 73
1+q 5 o ¢
"+ —qr+ =C, 351

kde C' je konstanta odpovidajici konkrétni ekvipotenciani ploSe. VEmnéme si jeSté, Ze tvar ekvipotencial-
nich ploch je funkci jediné proménng, poméru hmot g.

MUZeme se opét ptat po mistech, ve kterych je vyslednasila plisobici natestovaci télisko nulova. Pro né
plati

o 09 09
or Oy 0z
Z konkrétnich vyrazli pro uvedené derivace rovnice (351) plyne, Ze uvedena podminka je pro druhé dvé
rovnice spinénanaose X . Z prvni podminky dostavame rovnici
0 (z,0,0) z  q(l—2x)
o RPE + TRpSE +(1+¢q)x—q=0. (353)
V kazdém z intervalll (—oo, 0), (0,1) a (1, 0o) |ze odstranit absolutni hodnoty a prepsat rovnici (353) jako
algebraickou rovnici 5. stupnév x s parametrem ¢. Dase ukazat, ze v kazdém z uvedenych interval il existuje
prave jedno realné feSeni, takZe na ose existuji tfi mista s nulovou vyslednou silou. Tém se obvykle fika
Lagrangeovy body L, —bod (z1,0,0) na spojnici mezi obéma hmotnymi body, L, —bod (5,0, 0) lezici
vné méné hmotného bodu M,, a L; — bod (z3, 0, 0) leZici vné hmotn&Siho bodu ;. Rozborem druhych
dvou rovnic lze zjistit, Ze dal8i dva Lagrangeovy body L, a Ls l€Zi pro libovolny pomér hmot v ob&zné
roviné na vrcholech rovnostranného trojuhelnika s obéma hmotnymi body.
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 dynamicke stability dvojhvézdy.

(352)
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Rocheliv model byl vyuZzit pfi dodnes vyuzivané fyzikani klasifikaci dvojhvézd na oddé ené (obé slozky
maji rozméry mensi nez kriticka plocha), polodotykové (jednasl ozkaje uvnitf kriticke plochy, druhaji pravé
vyplfuje) a dotykové (obé slozky zapliuji nebo prekracuji kritickou plochu a maji spoletnou atmosféru).

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

11.2 Vypocet hvézdného vyvoje ve stadiu vymeény hmoty

Je zZigimé, Ze problem vyvoje dvojhvézd je Gloha, ktera zcela zZiggmé a zasadnim zplisobem naruduje
predpoklad sférické symetrie, (Ispédné pouzity v pripadé model &l osamocenych hvézd. Jak jsme si ukazali
pomoci Rocheova modelu, projevi se naruSeni nejen sférické, ale i osove symetrie ve chvilich, kdy hvézda
expanduje na mez dynamické stability. Nasledny pfenos hmoty mezi slozkami probiha formou plynného
proudu, ktery vytékaz okoli Langrangeovabodu L, ajev disledku Coriolisovy sily nevyhnutelné strhavan
ve sméru obézného pohybu hmotu ztracejici slozky, v fadé pripadl — jak ukazuji i ngjnovéjsi tfirozmérné
hydrodynamické modely — oblétne druhou hvézdu a pfi navratu slozité interaguje s plivodnim proudem.
Kolem hmotu pfijimajici sloZzky se vytvari akrecni disk atéz sférickaobalkaacast plynu opousti dvojhvézdu
aodnéSi s sebou tedy jak Cast hmoty, tak i Cast Ghloveho momentu soustavy.

Ze viech téchto diivodll — i pres velky pokrok ve vypoCetni technice — fyzikané konsistentni vypotty
vyvojedvojhvézd vefazi vymeény hmoty dosud neexistuji. Pfesto existujejiz od konce Sedesatych | et postup,
jak vyménu hmoty ve dvojhvézdach alespoi zhruba modelovat, ajak si ucinit predstavu, co asi mlizeme
u redlnych soustav ocekavat.

Vychazi se z nasledujicich zjednoduSeni:

e Pocita se jednorozmérny model hmotu ztracejici hvézdy, misto skutetné geometrie Rocheova modelu
se zadosazeni meze stability poklada, kdyz hvézda dosahne takovéeho poloméru, Ze sejeji objem rovna
objemu odpovidajici Rocheovy meze pro okamzity pomér hmot obou slozek. Ten Ize dobfe popsat
jednoduchou aproximagni formuli

My (t
log R(t) = (0,38 + 0, 2log i ))logA(t), (354)
Ma(t)
kde M, (t), Ms(t) a A(t) oznabuji hmotu slozky, ktera hmotu ztraci (a ma polomér R(t)), hmotu
prijimajici sozky avzdaenost stifedli obou hvézd v Caset.

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

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

Mi(t) + Ma(t) = Mi(to) + Ma(to) = K (355)
ataké zakon zachovani celkového (obé&zného) momentu hybnosti:
M1M2 M1M2 27 2
=— =——A°
MM, KT M M, P (356)
Tento vztah | ze jeSté upravit pomoci 3. Keplerova zakona
G
A3 - RPZ(MI "‘ MQ) (357)
do tvaru
M2M?
J?=G—L"2_A, 358
YA (358)
coz se pro pripad konstantni celkové hmoty redukuje na podminku
A(t). M (t). M5 (t) = Alto). M (to). M3 (to) = C, (359)

kde t, oznaCuje Cas pocatku odtoku hmoty.

MUzeme s prirozené poloZzit otazku, kdy bude vzdalenost mezi obéma hvézdami minimalni. Rovnici
(359) miizeme s vyuzitim podminky konstantni celkové hmotnosti (355) prepsat do tvaru

A(My) = CM*(K — My) 2 (360)
ahledat, kdy bude derivace této funkce podle hmoty priméru nulova. Dostaneme
dA(M)

T —20M;3(K — M;) 2 4+ 20M; *(K — M;)™® =0, (361)
1
coz po Uprave vede na podminku

2M, = K (362)
neboli

Vidime tedy, Ze vzdalenost mezi hvézdami je pfi konservativnim prenosu hmoty mezi slozkami mini-
malni ve chvili, kdyZ se hmotnost obou téles vyrovna.

V nékterych pracech z novgSi doby se uvazuje parametricky ztrata hmoty a Ghlového momentu
ze soustavy. Napr. de Loore a De Greve (1992) predpokladaji vztah ve tvaru
dM, ﬁdMl
dt dt ’
pficemz parametr /3 voli konstantni pro celou fazi vymeény hmoty, obvykleroven 0,5. To je nepochybné
urCity nedostatek, nebot |ze pfedpokladat, Ze ve fazich rychlgSiho pfenosu hmoty je pravdépodobnost

(364)
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aniku hmoty ze soustavy V&S, nez ve fazich pomaych. Pfedpokladali tedy, ze (1 — ) z hmoty
Belgicti astronomové de LooreaDe Greve (1992) predpokladali, ze Ghlovy moment je imérny celkove
hmotnosti soustavy M (t) = M;(t) + Ms(t), Cili

J~ M7, (365)
azménu momentu hybnosti popisovali parametrickou rovnici
ANJ AM
—=1—-(1- K 366

kde konstantu v po pokusech s modelovanim konkrétni dvojhvézdy volili rovnou 2,1.

e Model hmotu pfijimajici slozky se obvykle nepotita, pouze se registruje jgji okamzita hmotnost tak,
aby celkova hmotnost soustavy zlistala zachovana. Tim se modelovani vyhne problému realného
popisu hydrodynamického pfenosu hmoty mezi slozkami. de Loore a De Greve (1992) ae pfi svych
nekonservativnich vypoCtech vyvoj hmotu pfijimajici slozky modelovali, ovSem pouzetak, Ze pridavali
prislusnou hmotnost o daném chemickém sloZeni.

Jezigimé, Ze zauvedenych predpokl adli mtizeme pomoci rovnice (354) z poloméru hvézdy 1 az hmotnosti
obou slozek vypocitat konstantu A(ty) a z ni pak v kazdem okamZiku poCitat z rovnic (354) az (359)
ekvivalentni polomér Rocheovy meze v zavislosti na ménicim se hmotovém pomeéru obou hvézd.

Vypocet vefazi odtoku hmoty pak probihanasiedovné: Model v Caset+dt konstruujemetak, zezménime
hmotu hvézdy 1 z M, (t) na M, (t + dt) = M, (t) + dM;, (kde dM; < 0) a pomoci rovnic (354), (355) a
(359) urcime novy ekvivalentni polomé& Rocheovy meze v Case t + dt. Dae zménime polohu bodu M,
tedy hranice, kde je jiz tfeba uvazovat neadiabatickou konvekci a neliplnou ionizaci v podpovrchovych
vrstvéch, ato tak, aby bylo

Mp(t + dt)
M (t + dt)

M (t)
Mi(t)

< (367)
Prakticky to znamena, Ze je tfeba vynechat jednu nebo nékolik prvnich slupek v diferennim schematu (tyto
vrstvy "odtekly” smérem k povrchu hvézdy). Pokud slupky €islujeme od povrchu, musime je v takovém
pripadé jesté preCislovat. Jinak FeCeno, Uloha je v nezavisle proménné My nyni definovana na intervalu
(0, My(t) 4 dMy) misto plivodniho intervalu (0, M (t)).

Casovy krok, ktery odpovida ubytku hmotnosti hvézdy 1 zvolime nejprve zkusmo. Poté obvyklym zpii-
sobem spocteme novy model (1. superiteraci spravného modelu) ajeho polomér porovname s ocekavanym
ekvivalentnim polomérem Rocheovy meze. Pokud se obé hodnoty 1i8i vice nez o pozadovanou presnost,
zvolime pomoci lineérni interpolace novy Casovy krok a spoCteme druhou superiteraci. To opakujeme tak
dlouho, az je dosazeno pozadované shody polomérd.

Je rovnéz diilezitée si uvédomit, Ze expanze povrchovych vrstev a naruseni tepelné rovnovahy vedou ke
zménam zéfivého toku i v podpovrchovych vrstvach arovnici tepelné rovnovahy (132), popisujici zménu L
od mistak mistu, jei v nich proto tfebafesit. (Zde se prave vyplati, jsou-li zmény vnitfni energie popisovany
primo pomoci entropie, nebot' se pak nedopoustime Zadnych zanedbani v prisludnych rovnicich.) Ve stadiich
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vymeny hmoty je ovSem na zatatku kazdého model u tfeba znovu spocitat povrchovy trojuhelnik v diagramu
L vs. T,z pro novou hmotu modelu. V rychlgjSich stadiich pfenosu hmoty je to nutné délat dokonce pred
kazdou superiteraci.

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

11.3 Neékteré vysledky modelovani vyvoje dvojhvézd

Je tfeba si uvédomit, Zze vyvoj dvojhvézd nabizi mnohem vice kombinaci, nez vyvoj osamocené hvézdy.
ZaCatek stadia vymeény hmoty mezi slozkami zavisi na pocatetni ob&zné periodé soustavy a na hmotach
obou slozek, dalSimi faktory jsou chemické sloZeni a dosud ne dobfe prostudovana dynamika prenosu
(mnozstvi hmoty a momentu unikajicich ze soustavy).

Z vyvoje osamocenych hvézd vime néktera fakta

e Béhem vyvoje od hlavni posloupnosti nulového véku dosahuje hvézda postupné nékolika lokanich
maxim svého poloméru. Ne kazdé nasledujici maximum je nutné vétsi nez posledni pfedchozi, avsak
absolutnim maximem je urcity okamzik ve stadiu vel eobranakonci oné €asti vyvoje, kteraje urCovana
jadernymi reakcemi.

e Zivotni doba pobytu hvézdy na hlavni posloupnosti je klesgjici funkci hmotnosti hvézdy. To pro
dvojhvezdy znamena (pfi rozumném predpokladu, Ze obé slozky dvojhvezdy vznikly soucasng), ze
dfive bude expandovat vzdy hmotn&Si z nich. Casto se pro ni voli termin priméarni slozka i primar.

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

Plavec (1968) odvodil vztahy, pomoci kterych Ize pro konkrétni dvojhvézdu odhadnout kritické hod-
noty obézné periody pro to, aby dodlo k nékteremu pripadu vymény hmoty s pouZitim vypottl vyvoje
osamocenych hvézd pro chemické slozeni X = 0,708 a~Z = 0,02:

log P° = 0,441log M; — 1,06 — s(q), (368)
log P! = 0,7311log M; — 0,86 — s(q), (369)
log P'T = 2,201log M; — 0,04 — s(q), (370)

kde s(q) = 1,5logr + 0,51og(1 + q), pficemz r = R/A je stfedni relativni polomér Rocheovy meze (viz
rovnice (354) aq = M, /M, je hmotovy pom& mezi sekundarni a primarni slozkou.

Pripad A vymény hmoty nastane, pokud ob&Zna perioda soustavy leZi mezi P° a P! a pripad B, je-li
periodamezi P! a P!. Napf. pro primarni hvézdu o hmotnosti 15 M, dojde k pripadu A vymeény hmoty
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pro obézné periody kratsi nez 2188 pro ¢ = 1 nebo pro obéznou periodu mensi nez 230 pro ¢ = 0, 2. Pro
hvézdu o hmotnosti 3 M, je nejdelSi mozna perioda umoziujici jeSté vymeénu hmoty v pfipadé A rovna
0!93. Pripad B vymény hmoty pro primar o hmotnosti 15 M, nastane, pokud je ob&zna perioda kratsi nez
120220. Pro priméar o hmotnosti 3 M, &ini tato mez 375.

Prvni realistické modely Ackoliv prvni pokusy o modelovani vymeény hmoty byly Cinény jiz roku 1960,
|ze za prvni dostatecné redisticky vypocet povazovat sekvenci modelli publikovanych Kippenhahnem a
Weigertem (1967).

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

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

Je dobfe si uvédomit, Ze vnitfni Casti hvézdy se teméF po celou dobu pfenosu hmoty chovaji znatné au-
tonomnim a vcelku neménnym zplisobem: rovnomeérné se smrétuiji, aby kompensovaly nestabilitu vzniklou
zanikem centralniho nuklearniho zdroje energie. UrCité zmény jsou vSak patrné. Centralni teplotav poméru
k centralni hustoté hned na zatatku odtoku za¢ina narlistat prudCeji nez pred jeho zatatkem. To je chovani
pravé opatné, nez jaké ukazuji modely vymény hmoty v pfipadé A. Tam totiz centrani teplotu urcuje
predevdim produkce nuklearni energie ata s tbytkem hmotnosti hvézdy pfirozené klesa. Na zacatku odtoku
v pfipadé A klesa proto i centrélni teplota.

K pochopeni priibéhu pfenosu hmoty je tfeba si povSimnout chovani hlavniho zdroje energie v daném
pfipadé vodikové slupky. Oblast, v niZz probiha slucovani vodiku na helium se béhem celého odtoku
absolutné i relativné zmensuje. Maximum produkce se pfitom béhem prvni €asti odtoku zvolna prfesouva
smérem k centru, ato jak v poloméru, tak ve hmoté. To souvisi s rostouci teplotou a hustotou centralnich
¢asti hvézdy. Energeticky vykon slupky ale soucasné klesa. To je zplisobeno jednak tim, Ze klesa hustota
ateplota vngjSich Casti slupky, nebot tyto vrstvy béhem ztraty hmoty expanduji zCasti na Gkor svée vnitini
energie, a za druhé proto, Ze ve spodnich Castech slupky rychle ubyva vodiku. Ubytek vodiku nakonec
zplisobi, Ze se (klesgjici) maximum hofeni vodiku ve slupce zatne presouvat smérem k povrchu ve hmoté.

Postupné prakticky zanikne plivodni tepel na nestabilita vnéjSich vrstev hvézdy, vyvolana ztratou hmoty,
a dalSi odtok hmoty jiz probiha pouze pod vlivem tepelné nestability v jadru. Tim samozigimé ubude i
pohlcovani zafive a vnitfni energie v obalu a 472900 let po zatatku odtoku dosahne zafivy vykon hvézdy
minima a zatina opét narlistat. K tomuto rdistu prispély jesté dalSi diivody. Pfechod na konvektivni prenos
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energie ve vngjSich Castech hvézdy vytvoril (podobnéjako u vyvoje osamocené hvézdy) lepSi podminky pro
horeni vodiku ve slupce, takze produkce energie v ni zainarlist. Mimo to sejiz hvézdav té dobé zbavilajiz
v&ech vrstev s plivodnim chemickym sloZzenim au povrchu se proto méni i velikost rozptylu zafive energie.

Konvektivni zona majedté jiny diisledek: rychlejsi riist poloméru hvézdy a nasledkem toho i pfechodné
druhé maximum prenosu hmoty v ¢ase 720000 let od zatatku odtoku, asi 2,5.107¢ M, za rok. Poté se
rozloha konvektivni zény i rychlost ztraty hmoty opét zmen3uji a asi po 1113800 letech, kdy dosahne
minima i efektivni teplota, koncCi rychla faze odtoku. Dalsi vyvoj je urCovan jiz jen tepelnou nestabilitou
jadrahvézdy. Rychlost odtoku hmoty v té dobé &ini asi 4, 10~7 M, zarok adale se zpomaluje. Efekty ztraty
hmoty z povrchu hvézdy jsou v té dobgé uz tak malé, Ze se hvézda chova prakticky stejné jako osamocena
hvézda plivodni hmotnosti v podobném vyvojovem stadiu. Rlist centralni teploty pokracuje aza 2080000 | et
od pocatku odtoku za€ina v jadru dochazet k nuklearni syntéze helia na uhlik a v Case 2410000 vznika v
centru nova konvektivni zona. Narlistani produkce v jadru ovéem zhorsi podminky pro horeni ve vodikove
slupce, obal hvézdy prestane rlist a 2517900 let po zatatku odtoku faze vymeény hmoty konGi. Plivodné
priméarni hvézda ma nyni hmotnost pouhych 0,53 M, ale polomér 25,0 R, a obsah vodiku na povrchu Cini
pouze 0,256 proti plivodniho 0,602. Obé&Zzna perioda dvojhvézdy se prodliouZila na 8412 a pomér hmot se
z plvodniho poméru M, /M, = 0, 8 vice nez prevrétil na M, /M, = 0,079.

Konkrétni vypocet, ktery jsme pouZili jako ilustracni pfiklad, pokratoval i po skonCeni vymeény hmoty.
Plivodné primarni slozka v diisledku rostouci produkce hofeni helia v jadru rychle kontrahuje a zahfiva
se, takze roste efektivni teplota, postupné mizi podpovrchova konvektivni zbna a hvézda se pfesouva v
HR diagramu z oblasti obrli az do blizkosti hlavni posloupnosti heliovych hvézd. V ¢ase 11599800 let od
zaCatku vymeny hmoty hvézda konetné znovu dosahne stavu tepel né rovnovahy alokaniho minimasvého
zafiveho vykonu. Je zajimave si uvédomit, Ze se tak stalo az v dobg, kdy obsah helia v jadru v diisledku
nukleani premény jiz poklesl zhruba na polovinu (Y = 0, 484). Plivodné hmotngjSi slozka dvojhvézdy je
v té dobé horkym trpaslikem s polomérem pouhych 0,208 R

Vysdedky vyvojeve dvojhvézdé mohou byt velmi rozmanité. Konkrétni vypocty ukazuji, Zevyvoj heliove
hvézdy mlize vest k dalSimu prenosu hmoty jesté dfive, nez se stati k mezi nestability priblizit plivodné
sekundarni slozka, opalny pripad je viak Castgisi. V tom pripadé se mlize stét, Ze se zatne prenaset hmota
nahorkou kompaktni hvézdu, najejimz povrchu tak miize dojit i k nuklearnimu horeni ak eruptivnim jevtim.
Obecné | ze ale uzavfit, ze pokud k vyméné hmoty dojde v kterékoliv fazi vyvoje hvézdy, ve které z diivodi
zmén jgi vnitfni stavby dochazi pravé k rlistu poloméru, vede prekroceni meze stability ve dvojhvézdé
k fazi mohutné vymény hmoty mezi slozkami, pri které se plivodni hmotovy pomér vice nez vymeéni.

11.4 Modey vyvoje dvojhvézd ver sus pozorovani

Prvnim problémem, ktery se vypoCty vymeny hmoty ve dvojhvézdach pokousely vyfesit, byl t.zv. vyvojovy
paradox polodotykovych soustav. Kdyz totiz byly zZiskany Gdaje o zakladnich fyzik@nich vlastnostech
dostatetného poctu dvojhvézd akdyz zatala byt po roce 1950 vyuzivanaklasifikace dvojhvézd naoddél eng,
polodotykové a kontaktni, ukéazalo se, Ze ve vSech pfipadech zaplhovala Rocheovu mez u pol odotykovych
soustav méné hmotna sekundérni slozka. V té dobé bylo uz z teorie stavby hvézd jasné, Ze rychlgji by
se méla ve dvojhvézde vyvijet a k Rocheové mezi expandovat hmotngsi z obou slozek. A pozorovani se
zdala ukazovat pravy opak. Se skvélym fyzikanim citem navrhl mozné vysvétleni zdanlivého paradoxu
Crawford (1955). Postuloval, Ze rychlgji se bude skutecné vyvijet hmotngsi sloZzka a Ze dojde k vymeéné
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hmoty, ktera obrati plivodni pomér hmot. Jeho hypotéze velmi vytrvale oponoval astronom ¢eského plivodu
Zdengk Kopal.2 Trvalo vice nez 10 let, nez byla Crawfordova hypotéza vypocty vymény hmoty vytetné
kvalitativné potvrzena. Vtip spocivav tom, ze rychla pocatetni faze vymeény hmoty, béhem niz se plivodni
pomér hmot prevréati, probihavici ostatnim fazim vyvojetak rychle, Ze mame statisticky velmi mal ou 3anci
podobny systém pozorovat.

Po Gspésnem vyFeSeni vyvojovéeho paradoxu se zaCali astronomoveé prirozené zajimat, zdai dalSi vysledky
vymeény hmoty by bylo mozno ztotoznit s ngakymi pozorovanymi systemy. Kfiz a Harmanec (1975)
formulovali obecnou hypotézu, Ze vymeéna hmoty v pozdéjSich stadiich pfipadu B vede ke vzniku tzv. hvézd
se zavojem. Hypotéza nabizela vysvétleni vzniku zavojli kolem téchto hvézd, diivod jejich velke rotani
rychlosti a také vysvétleni nékterych typli pozorovanych zmén. UrCity potet dvojhvézd s ocekavanymi
vlastnostmi se pak skutetné podafilo mezi hvézdami se zavojem objevit. Dnes se soudi, Zze navrzeny
mechamismus je jednim z moznych, nemlze vsak byt jedinym, nebot se nepodafilo nalézt ofekavané
procento zakrytovych dvojhvézd mezi hvézdami se zavojem.

Dnes se vyména hmoty povazuje za integralni soucast ve vyvoji dvojhvézd a existuji Cetnée vice Ci
méné propracovane scénare. Napr. Habets (1987) predpoklada, ze prvni faze vymeény hmoty ve hmotné
dvojhvézdeé vede skutetné ke vzniku hvézdy se zavojem a ke vzrlistu obézné periody, i pfi ¢astetne ztraté
hmoty a Ghlového momentu ze soustavy. Rovnéz bral v potaz prenos a ztratu hmoty ve formeé hvézdného
Vvétru jesté pred tim, nez hvézda dosahla Rocheovy meze. Dal§i prenos hmoty z plivodné primarni slozky
nastéva ve fazi hofeni helia a uhliku a hvézda nakonec vybuchne jako supernova, coz vede ke vzniku
vystfedné drahy, ve které se pohybuje zbytek supernovy — neutronova hvézda — a hmotna hvézda, ktera
béhem fazi prenosu ziskala hmotu. Ta se pfi prlichodu pericentrem stava opakované dynamicky nestabilni
a posila hmotu smérem k neutronové hvézde, coz vede ke vzniku rentgenova zareni. Konetnym stadiem
vyvoje hmotné dvojhézdy miize byt i binarni pulsar. Rostouci nejistota téchto scénafll s rostoucim stadiem
vyvoje spocivav nasi neznalosti skutetnych mechamismu ztraty hmoty a Ghlového momentu ze soustavy,
o nichz bylajiz fec Uvodem.

12 Jednoduché modely a odhady

Nejen z historickych diivodl, ale i pro pochopeni nékterych souvislosti a ¢asto pouzivanych vztahll je
uzitetné se seznamit s jednoduchymi modely hvézd. Zatneme pripomenutim termodynamickych déju.

12.1 Polytropni dg
Polytropni zména je takova zména stavu, pri které zlistava specificke teplo konstantni, tedy

aQ .,

i = C = konst. (371)
Speciani pfipad, kdy C = 0 se nazyva adiabatickym d&em, pfipad, kdy C = Cp se nazyva dgem
isobarickym, pfipad C' = C, d&§em isochorickym a pfipad, kdy C' — oo je dgem isotermickym.

31 Osobn se domnivam, Ze to bylo zplisobeno tim, ze Kopal byl svym zal ozenim spise matematik anemdl dostatetné znalosti o stavbé avyvaji hvézd, nebot Ize v literature doloit,
Ze jini astronomové Crawfordovu my3lenku prijali s porozumeénim jesté pred tim, nez byla modelovymi vypotty potvrzena.
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Jak jsmesi jiz ukazali, zavisi vnitfni energie idedlniho plynu pouze najeho teploté a ne na hustoté, tedy
U, = U,(T). (372)

To neni ovSem pravda pro smés idedlniho plynu a zafeni. Jak plyne z rovnice (137), zavisi vnitfni energie
zareni i nahustoté, které je nepfimo Umérna. Vnitfni energii smési idedniho plynu a zafeni mtizeme ovéem
zapsat s pomoci pomeéru tlaku plynu k celkovemu tlaku 5 ve tvaru

4
_BRT  oT' 3RT2-5 @7

2 p p2p p
nebot a7T* = 3P(1 — ) al/p = RT/BuP.

V mnoha pfipadech redlnych hvézd predstavuje tlak zafeni jen asi dvé procenta celkového tlaku ve
hvézdé a neni proto pro orientacni Uvahy takovym “hfichem”, jestlize uCinime predpoklad, ze (5 je v celé
hvézdeé konstantni. V tom pfipadé budei celkovavnitfni energie smési ideél niho plynu azafeni pouze funkci
teploty a prvni véta termodynamicka nabude tvar

au

dQ = —=dT + PdV. (374)

Pripomeneme-li si jeSté, Ze specifické teplo C' je zména tepelné energie s teplotou, plyne z (374) vyraz pro
specificke teplo pri konstantnim objemu (dV = 0)

U

au
Cy = (—) (375)
dT V=konst.
Za predpokladu konstantniho 3 mlizeme stavovou rovnici ve tvaru
BPV = RT (376)
diferencovat a dostavame
PdV +VdP = R3'dT. (377)
Dosazenim do rovnice (374) dostavame
d
dQ = <% + 5)%1) dT — VdP, (378)
takZe pro specifické teplo pfi konstantnim tlaku (d P = 0) dostavame
dQ au
Cp=[-2 = — + RN 379
g (dT> P=konst. dr i ﬁ ( )
Plati tedy vztah
Cp—Cy =R37" (380)
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S pouzitim vztahti (371), (374), (375) a(376) tedy pro polytropni d& dostavame
BIRT

(Cy — C)dT + dV =0, (381)

coz lze je&té s pomoci vztahu (380) upravit natvar

dT av
(Cv—C)?—l-(Cp—Ov)? = 0. (382)
Definujeme-li symbol ~ vztahem
Cp—-C
= 383
plati ovsem
Cp—Cy
C—~ 1 384
oo —c (384)
arovnici (382) mlizeme psat ve tvaru
dT av
T + ("}/ - 1)7 =0. (385)

V&mnéme si, Ze pokud prvni ¢len této rovnice vyjadiime pomoci diferencovani stavové rovnice (376),
dostaneme po Gpravé

dp dP
o= 386
", TP (386)

neboli

dInP
= . 7
"= dnp (387)

Integraci rovnice (385) dale dostaneme

TV"™! = konst. (388)

Nasobime-li tuto rovnici stavovou rovnici (376) a predpokladame-li nadéle, ze 5 je v3ude konstantni,
dostavame tedy

PV = konst. (389)

Polytropni d&je byva zvykem charakterizovat indexem n, ktery souvisi s exponentem ~ vztahem

1
y=14 (390)

79



Obecnou rovnici pro polytropni d&g miizeme tedy jesté prepsat do tvaru
P=FKpn, (391)
kde konstanta /& obsahujei stfedni molekulovou hmotnost €astic .
Uvazme nyni konkrétni pfipad polytropy pro smés idealniho plynu a zéfeni, jak jsme je uvazovali
v Gvodnich kapitolach. Celkovy tlak |1ze formalné vyjadfit jednak pomoci tlaku plynu, jednak pomoci tlaku
zareni; bude ziggmeé

P, 1 RpT P, 1 aT*
p=_9__ ’ — T — . 392
CRR T -5 1-5 3 (392)
Porovnanim obou vztahll pro celkovy tlak miizeme tedy ziskat nasledujici vyraz pro teplotu
=381, (393)
ap  p
Dosazenim teploty do stavové rovnice pro smés plynu a zéfeni tedy dostavame vyraz
P = Kp3, (394)
kde konstanta K je dana vyrazem
nE
K = [M (ﬁ) ] ' (395)
a wo

Vidime tedy, Ze vyraz (394) odpovida polytropé s indexem n = 3 a formané se shoduje s vyrazem
(67) pro relativistickou elektronovou degeneraci. Vyraz (65) pro nerelavistickou elektronovou degeraci |ze
analogicky popsat polytropou sindexem n = 3/2.

12.2 Laneova-Emdenova diferencialni rovnice

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

R
da» GMrp G 9
== 4 .
-t 0/ 7R pdR (396)
Tuto rovnici miizeme derivovat podle R spfihlédnutim k rovnici zachovani hmoty vetvaru (77) adostavame
ek °6G
2 dd
= 4 —— 398
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coz |ze jesté upravit natvar

d*® 2 dd
d—RZ—Fﬁﬁ—l-llﬂ'Gp— . (399)
Protoze vzhledem k vySe uvedenemu miizeme rovnici hydrostatické rovnovahy psat také ve tvaru
1dP dd
- 7 400
pdR dR’ (400)
|ze psat
dP = pd®. (401)
S vyuzitim obecné rovnice polytropy (391) tedy dostavame
1 1
pd® = dP = " K phdp. (402)
n
Po Upravé tedy
1 1-n
4P = ”Z Kp'=dp. (403)
Integraci této rovnice dostaneme
® + konst = K(n+ 1)p~. (404)

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

@ n
P <K(1 T n)> ’ (405)
takze rovnici (399) mlizeme prepsat do tvaru
?d 2 dP A7 G
-t =— 4+ ———P" =0. 406
a2 T RAR T[T+ K] (406)
Jestlize oznaCime
e 4G nz1
2 — n—1 — " 407
(I+n)K]" ¢~ (1+n)Kk" (407)
a zavedeme noveé proménné ¢ a z pomoci vztahti
P
v=3 @ z = anR, (408)
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kde ®.. je hodnota ® v centru hvézdy, bude ziggmé

dd dy dz de
— = ¢,——=ad.— 4
dR “dzdR ~ " dz’ (409)
d*® d (dd) dz o d*p
— = — === — 410
AR dz (dR) dr ~ " TCdz (410)
2 dP 202 _ dyp
= Tt 411
RdR 2 “dz (411)
Rovnici (406) |ze pak prepsat do tvaru diferencialni rovnice Laneovy-Emdenovy
d*>p  2dyp
— + —— " =0. 412
dz? + zdz i (412)
Jiny mozny zapis Laneovy-Emdenovy rovnice ziggméje
1 d [ ,dy
—— 2= n—0. 41
22 dz (Z dz)ngD 0 (413)

Tato rovnice se obecné FeSi numericky pomoci rozvoje v fadu. Analyticka feSeni existuji pro polytropni
indexyn =0,n=1an =5.

12.3 Polytropni modely hvézd

ReZeni pron = 0 je

o(z) =1- e (414)
ProtoZe podle (405) plati
@ n
pﬁ = (5) =", (415)
dostavame pro toto feSeni
p(R) = pep” = pe, (416)

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

p(z) = (417)

akonetnépron =5

o(z) = <1 + Z—2>_5 i (418)



Pov&imnéme si, ze diisledkem feSeni pron = 5 je, Ze povrch hvézdy, kde je podle nasi volby & = 0 atedy
také ¢ = 0, odpovida nekonetné velké hodnoté ~ atedy i R. Jinymi slovy, hvézda stavéna podle polytropy
n = 5 serozprostirado nekonetna.

Vyznam polytropnich model &l spocivav tom, Ze pomoci nich Ize €init uréité odhady vnitini stavby hvézd.
Jak jsme jiz vidéli, 1ze napf. pomoci rovnice (415) pocitat hustotu v libovolném bodé hvézdy ze zna osti
hustoty v centru.

Podobné |1ze odvodit odhad pro tlak; kombinaci rovnic (391) a (405) dostavame

p-r2 (419)
n+1
Z Cehoz vyplyvavztah
P =Py (420)
Pro hmotu v kouli o poloméru R, mlizeme psét s vyuzitim rovnice (415)
Ro RO
Ma(Ro) = / AnpR2R = 4mp, / o"R%dR, (421)
0 0

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

R 7
Mpg(z) = 47rpc§/g0"22dz, (422)
0

kde z, opé&t predstavuje hodnotu této proménné v uvazované vzdaenosti R, od centra hvézdy. Integra na
pravé strané této rovnice |ze ovsem vyjéadfit z Laneovy-Emdenovy rovnice (413), takze dostavame

zo dz

Mpg(z9) = 47p. Ry <_id90(20)> ; (423)

priCemz mezi R az plati transformace (408).
Je pfirozené mozné zavést take stfedni hustotu hvézdy zigjmym vztahem

3M,
AT R3’

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

Hodnoty z,, —23% a % byly pro rtizné hodnoty polytropniho indexu n numericky spocteny a
tabelovany, takze pomoci nich bylo mozno pro hvézdu o dané hmotnosti a poloméru poCitat jei vnitini
strukturu.

Pro zajimavost - polytropni model Slunce pron = 3 vede k centralni teploté Slunce 12 milionti K, coz je
velmi sludny odhad viici soucasnym nejlepsim model im, které udavaji centralni teplotu Slunce 15,4 miliond
K.

p= (424)
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Uvazme jesté, jak |ze konstruovat polytropni modely pro dané K an. Funkce ¢(z) a ¢(z) lze ziskat
integraci Laneovy-Emdenovy rovnice. Z rovnice (415) pak dostavame hustotu jakou znamou funkci z

p = pep". (425)
Rovnéz si miizeme v&mnout, Ze podle vztahu (407) plati
R\? (n+1)K 1=
— ) = ———pc" . 426
( z ) 4rG P (426)

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

1—n
R. ~ pZ . (427)

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

3—n
M, ~ pR} ~ pc™ . (428)

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

M, (mezni) 5,836

Mg o

To je slavna Chandrasekharova mez. V&imnéme si, Ze pro kompaktni hvézdy, které jiz prodéaly nuklearni
vyvoj, miizeme predpokladat X = 0 atedy p. = 2, coz pro né davalimitni hmotnost 1,459 M....

(429)

12.4 Radialni pulsace sférickych hvézd

Uvahy o dynamicke stabilité & nestabilité hvézd viigi pulsacim mohou vychazet z nasl edujici Gvahy: Béhem
oscilace se termodynamicky stav el ementu hmoty v pulsujici hvézdeé periodicky méni a po jednom Uplném
cyklu se vzdy vraci do plivodniho stavu. Podle 1. véty termodynamicke

dQ = dU + dW (430)

aprotoze vnitfni energieje funkci stavovych veli€in, budejeji celkovazmeénapfi cyklickém procesu nulova
Préace W vykonana pfi jednom cyklu cyklického procesu bude tedy integralem zmeén pohlceného tepla

W= jf dQ (431)

ak pulsacim bude opakované dochazet tehdy, bude-li celkova prace na Ukor pohlceného tepla kladng, tedy
W > 0.



Protoze entropie ma tplny diferencial, bude ovsem
dQ)
7{ ds 7 =0, (432)
takZe Cast pohlceného tepla se v procesu opét uvolni.

Predpokladejme, Ze teplota jako funkce Casu ¢ prod&lava malou cyklickou zménu §7°(t) kolem stfedni
hodnoty 7y, tedy

T(t) =Ty + 0T(t). (433)
Pak |ze misto (432) psat
dQ(t) _ 1dQ(t) 1 _
To+0T(t) 7{ To 1+0T@1)/Ty 0. (434)
S pouzitim rozvoje a zanedbanim ¢lenll vySSich fadll mlizeme tuto rovnici jesté prepsat do tvaru
dQ(t) ., 0T(t), _
¢ A (435)
atedy
1 [ dQ)T(t)
T jf dQ(t) = jf - (436)
Podminku udrZeni pulsaci miizeme pomoci toho zapsat ve tvaru
_ _ (0T (t)dQ(t)
W= fd@(t) _]f >0 (437)

Protoze Ty je kladné €islo, znamena podminka (437), ze k pohlcovani tepla (dQ) > 0) musi dochazet v té
casti cyklu, kdy teplota prochazi maximem (67" > 0) a naopak. Jinak feCeno: aby hvézda pulsovala, musi
k pohlcovani tepla dochazet pri jejim smrstovani ak jeho uvolhovani naopak pfi expanzi.

Vamnémesi jesté, Ze podminku pulsatni nestability jsme formulovali pro maly element hmoty. Analo-
gicka podminka pro celou hvézdu by mé&latvar

M

T(t, M)
W= /%5 t RthMR)dMR>O (438)
To (M)

kde kruhova integrace probiha pro kazdy element hvézdné hmoty a integrace ve hmoté pfes celou hvézdu.
NejCastéjSim mechanismem, ktery miize zplisobit pulsacni nestabilitu, je mechanismus opacitni, ktery
ov3em funguje pouze v oblastech ménici se ionizace néktereho dostatetné zastoupeného iontu, nejCastgi
vodiku i helia.
Uvazujme nejprve Uplné ionizovany plyn. Opacitu hvézdné latky Ize obecné popsat pomoci funkeni
zéavidodti
k= cp*T™™, (439)
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kde c je konstantaa k am jsou kladna ¢isla. Pomérné dobrou aproximaci pro volné-vazané a volné-volné
prechody predstavuji Kramersovy opacity, které |ze zapsat ve tvaru

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

K= cp’%. (441)
To ov8em znamend, Ze pfi kompresi srostouci hustotou klesa opacita a tedy pohlcovani tepla. Jinymi slovy,
plné ionizované Casti hvézdy jsou stabilni a ke stabilnim pulsacim v nich nemlize dochéazet.
Jina je ovéem situace v oblastech ménici se ionizace, kde je energie stlatovani spotiebovana na rlist
ionizace atepl otaroste mnohem pomal gji. Pokud budeme pfedpokl adat zavis ost teploty nahustoté vetvaru
T ~ p*, pak pro Kramersovu opacitu plati

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

To byvav oblastech ménici se ionizace Casto splnéno. ZaeZi ovsem natom, kde se ta kteraionizacni zona
ve hvézdé nachazi. Je-li prilis hluboko uvnitf hvézdy, dojde disipaci k utlumeni kmitli, zatimco je-li prilis
blizko povrchu, je tepelna kapacita pfilis mala nato, aby dodlo ke globalnim oscilacim.

Pulsace miizeme v prvnim pribliZzeni chapat jako akustické hustotni kmity s vinovou dékou rovnou
priméru hvézdy. Takova vina se §ifi rychlosti zvuku v, a periodaradiani pulsace je tak dana vyrazem

=—, (444)

kde v, je stfedni rychlost zvuku pfes celou pulsani periodu. Zvukové kmity |ze povaZzovat za adiabaticke a
z teorie akustickych kmitll plyne pro rychlost zvuku

P
’Uz = Yad /> (445)
p

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

Pokud uvazujeme hvézdu jako plynovou kouli, plyne z rovnice (142) pro vnitfni energii smési iontového
a elektronového plynu (bez prispévku zéfeni, tj. 3 = 1), Zze prispévek tepelné energie dE; pfipadagjici na
elementéarni objem dV' bude

dE, = pUdV = gPdV, (446)

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

E, = g / Pdv. (447)
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Z véty o viridu vime, Zze mezi celkovou tepelnou energii a celkovou potencidni energii € v soustave,
ktera se naléza v hydrostatické rovnovéaze, plati vztah

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

P 2 M,
—Q:B/PdV:B/—dMR:?)/U—ZdMR%3—172 (449)
P 5 5

kde pro potencidni energii 2 Ize pro sférické rozlozeni hmoty pséat
GM?
7

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

B yw  ywGM
=TT 3 R (451)

Dosazenim do rovnice (444) pro pulsatni periodu ziskame vyraz
3 % R3 %
m=2(— — ] . 452
<w7> <GM ) 52

4

Q=—-w

(450)

S vyuzitim definice stfedni hustoty

mUZeme rovnici (456) jesté upravit do tvaru

9
/5 =/ , (454)
TGyw
ktery poprvé odvodil Eddington.

Pokud budeme udavat pulsatni periodu ve dnech a stfedni hustotu hvézdy v jednotkéach stfedni slunecni
hustoty, pak s pouZzitim slunecnich hodnot a hodnoty gravitatni konstanty z rovnic (322, 326) a (327) aza
predpokladu polytropniho modelusn = 3 (tedy v = g) aprow = % dostavame stfedni slunecni hustotu

peo = 1408,977 kgm 3 (455)

I L = 0,0451716 d. (456)
Po
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Konstanta na pravé strané tedy udava periodu radialni pulsace naseho Slunce, pokud by bylo pulsatné
nestabilni. Nap¥. pro chladného vel eobraspektral ni tfidy M Olashmotnosti apolomérem, jaky jsme uvazovali
v tabulce (3), dostaneme podle (456) I1=260.0. Naopak pro bilého trpaslika Sirius B 0 hmotnosti 1,034 M,
apoloméru 0,0084 R, vychéazi pulsatni perioda pouhé 6,05 sekundy.

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

M%R_g M%L_%Teff3
“ :“<M—@> <R—> ﬂ(m) (f) <T> 50

pric¢emz konstanté @ (rlizné od konstanty v rovnici (454)) se fika pulsatni konstanta.
Pro realné hvézdné modely ovsem () neni konstanta, ale ukazuje se, ze

O~ (%) . (458)

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

7 3
R 1 M a1
=0.025 [ — - 4
0,0 5< @) <nr®> , (459)

pricemz koeficient umeéry 0,025 vykazuje rozptyl +0,001.
V ztah (459) dava péknée vysledky. Napr. pro 5 Cep hvézdu Spiku (« Vir A) urcili Herbison-Evansaspol.
(1971) s pomoci intensitniho interferometru hodnoty

M/My =10,940,9, R/R,=8,1+0,5,

coz podle vztahu (459) dava teoretickou hodnotu pulsatni periody 01162. Pfihledneme-li k udanym chybam
polomé&u a hmotnosti, nachazi se teoreticka pulsatni perioda v rozmezi 011366 az 0!11920. Skutetné
pozorovana pulsaéni periodaje 01174.

VySe uvedené vztahy vysvétluji rovnéz existenci empirického vztahu perioda-z&fivy vykon pro cefeidy
ajinétypy radiané pulsujicich hvézd. Vztah (457) mtizeme psét v logaritmickém tvaru

log IT = log @ — 0,5log(M /M) + 1,5log(R/Re). (460)
Z definice efektivni teploty plyne
log(R/Ro) = 8,474 — 0,2Myo — 21og Tog, (461)
takZe po dosazeni do (460) dostaneme
logIl = 12,71 +log@Q — 0,51log(M /M) — 3log Teg — 0, 3 My (462)
Empirické zavidosti zafivy vykon — perioda byvaji Casto udavany ve tvaru

My = aloglIl + b, (463)
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kde koeficienty a a b jsou empiricky urceny pro danou skupinu pulsujicich hvézd.
Rovnici (462) mlizeme upravit do tvaru

My = 42,37+ 3,333logQ — BC(Tig) — 3,333 logII —
—10log Teg — 1,667 log(M /M) (464)

Pulsani nestabilitaobvykle odpovidadosti Uzkemu rozmezi efektivnich teplot atak pouze ¢len odpovidagjici
hmotnosti hvézdy mavliv na empirické koeficienty a a b, nebot' pro danou skupinu hvézd existuje obvykle
vztah mezi hmotnosti a z&fivym vykonem ve tvaru

log(M/Mg) = ¢ Mo + d. (465)

Konkrétné pro klasické cefeidy byl tento vztah zpfesnén pomoci pozorovani s velkym optickym interfe-
rometrem Evropské jizni observatore v praci Kervelly a spol. (2004), ktefi udavaji hodnoty a=-2,769 a
b = —1, 440. Petersen a Christensen-Dalsgaard (1999) udavaji pro § Sct hvézdy na z&kladé nové kalibrace
pomoci druzice Hipparcos hodnoty b v rozmezi —3,2 az —4, 0.

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

My = alogIl + b(b —y) + ¢, (466)

kde koeficienty a, b ac jsou opét empiricky urceny pro danou skupinu pulsujicich hvézd.

Je ov3em dobfe si uvédomit (viz napf. Harmanec 1987), Ze pokud si v logaritmickém tvaru vyjadfime
dolni mez rotatni periody néaké hvézdy (coz je také dolni mezi obé&zné periody dvojhvézdy tvorené nami
uvazovanou hvézdou a sekundarem zanedbatel né hmotnosti) t.j. Keplerovu rotacni rychlost nauvazovanem
rovnikovém polomeéru (aproximace pomoci Rocheova modelu), dostaneme rovnici

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

coz je rovnice formaneé totozna s rovnici (460) pro log @ = —0,936. VEmnéme si, Ze pro jednoduchy
polytropni model Eddingtonliv je log Q = —1, 433. Vidime tak, ze ¢asové skaly radiani pulsace a rotace
hvézd jsou srovnatelné av konkrétnich pfipadech nemusi byt snadné rozhodnout, co je skutenou fyzikal ni
pricinou pozorovanych zmeén jasnosti Ci radié@ni rychlosti hvézdy.

13 Typy pozorovanych hvézd a jgich vyvojova stadia

13.1 Horké hvézdy spektralniho typu O a Wolfovy Rayetovy hvézdy

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

VeétSina pozorovanych O hvézd se nachazi v blizkosti galakticke roviny, patfi k prvni populaci a jedna
se zigimeé o mladé hvézdy. Rada hvézd spektraniho typu O se v8ak nachazi i ve sférické slozce Galaxie.
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Maji rozloZeni energie podobné normanim mladym O hvézdam, jejich jasnost je viak mnohem mensi a
jsou oznaCovany jako podtrpaslici spektraniho typu O, t.j. O VI hvézdy. Tyto objekty jsou ziefmé malo
hmotné a musi se svym vyvojovym stadiem zasadné 1iSit od norménich O hvézd. ZaraéZejicim faktem
je, ze atmosféry téchto hvézd se svymi spektranimi projevy velmi podobaji atmosféram normalnich O
hvézd. Hvézdy typu O byly dae klasifikovany do podtfid O3 az 09.5 podle klesgjiciho stupné ionizace
absorpcnich Car pozorovanych v jejich spektrech. Walborn a kol. (2002) zavedli novou spektralni podtfidu
02. Ve spektrech mnoha O hvézd jsou pozorovany emisni Cary helia He |1 4686 atéZ dusiku N 111 4634,
4640 a 4641. Tyto hvézdy byvaji oznatovany jako Of hvézdy. U nékterych Of hvézd se pozoruje i emise
CI11 5696 atéz Ha emise. Frost aConti (1976) zavedli klasifikaci Oe pro O hvézdy sHa emisi, upozornili na
to, Ze tato emise byva Casove proménna podobné jako pro chladngSi hvézdy spektralniho typu Be (viz déde)
avysovili nazor, Ze Oe hvézdy se zésadné 1i8i od Of hvézd, pro néz u emisnich ¢ar podle nich nedochazi
k Casovym zménam. To ale nemusi byt pravda, jak ukazuje napf. nedavna studie hvézdy V1007 Sco. Conti
(1974) udélal prehlidku osamocenych O hvézd aThallerova(Thaller 1997) publikovalapodobnou prehlidku
O hvézd ve dvojhvézdach. Oba zjistili, Ze Ha emise se prakticky nevyskytuje u hvézd hlavni posloupnosti,
ale pouze pro hvézdy obfi a veleobri.

Pro nékteré O hvézdy v pasu hlavni posloupnosti byly také pozorovany rychlé zmény profil {1 absoptnich
Car, které byly interpretovany jako projev atmosferickych pulsaci. Podle rovnice (459) |ze pulsatni periodu
horkého O veleobra o hmotnosti 50 M, a poloméru 20 R, odhadnout na pouhych 0,25 dne. Baade objevil
zmény profilti car O41f hvézdy ¢ Pup s pravdépodobnou periodou 01356, kterou interpretoval jako projev
neradiani pulsace. Lze odhadnout, Ze pravdépodobna rotatni perioda ¢ Pup musi byt delSi nez 4 dny, tedy
podstatné delsi, nez zjisténa perioda zmén profilli Car. Neni ale dosud znam mechanismus, ktery by v této
Casti HR diagramu ved! k pulsacni nestabilité.

Konetné Wolfovy-Rayetovy hvézdy (dale WR hvézdy) jsou definovany pritomnosti velmi silnych a
&irokych emisnich Car ve spektru, které svym rozloZzenim energie odpovida spektru hvézdy spektralniho
typu O. Nazev téchto hvézd je odvozen od jmen dvou astronomtl, ktefi jako prvni pomoci visualniho
spektroskopu podobné spektrum pozorovai pri prehlidce hvézd v souhvézdi Labuté (viz Wolf a Rayet
1867). Carové spektrum WR hvézd je patrné Cisté emisni. Pro WR hvézdy se pouZiva rovnéz podrobng i
spektrani klasifikace na podtfidy, pficemz se podtfidy definuji opét sestupné podle pritomnosti emisnich
Car s klesgjicim stupném ionizace pozorovanych v optickém spektru. Navic se WR hvézdy rozpadaji do
dvou paralelnich skupin: Prvni jsou oznatovany WC hvézdy ajsou pro né charakteristické silné emisni cary
iontl uhliku C akysliku O. Druhou skupinu tvori WN hvézdy, v jejichZ arovych spektrech dominuji emisni
¢ary iontd dusiku N. Obé skupiny maji silné emisni ¢ary heliaHe 1. Neexistuje zadné kriterium luminositni
tfidy av zasadé neni viibec jasné, zda takto zavedené spektralni klasifikaci | ze prifadit monotonné se ménici
efektivni teplotu. Dosud byly zavedeny spektralni podtfidy WC5 az WC9 a WN2 az WN9. Bylo ovsem
Zjisténo, ze WR hvézdy se podobnéjako O hvézdy nachazeji v diskové sloZzce Galaxie, hlavné ve spiralnich
ramenech. Odhady jejich z&kladnich fyzika nich vlastnosti naznatuji rozsah efektivnich teplot mezi 30000
a90000 K ahmotnosti mezi 10a40 M.

Normalni O hvézdy jsou zfejmé hvézdami vyvijegjicimi se od hlavni posloupnosti nulového véku, jejichz
vyvoj jevsak ovlivnéni ztratou hmoty ve formeé hvézdného vétru.

O vyvojove stadium WR hvézd se dosud vedou urcité spory. Mohou to byt objekty ve stadiu hofeni helia
v jadru, soudi se, ze atmosféry WN hvézd jsou obohaceny produkty hofeni vodiku a WC hvézdy produkty
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hofeni helia. V zhledem k jejich menSim hmotnostem a stejnemu prostorovému rozlozeni se néktefi badatelé
domnivaji, Ze WR hvézdy vznikaji béhem vyvoje z O hvézd. Roli v jgjich vyvoji zZfgimeé hraje velmi silny
hvézdny vitr a snad i rotace a v nékterych pfipadech i jegich podvojnost. Rozsahlé obaly WR hvézd se
nékdy mohou v Case ménit, coz dokazuje pripad dvojhvézdy CV Ser, u niz dodl o ke zmizeni fotometrickych
zakrytl.

Pokud jde o podtrpasliky O, jegjich vyvojove stadium je méneé jasné, musi se ale zigimeé jednat o hvézdy
v pozdnim vyvojovém stadiu po vypa eni vodiku a patrné v obdobi hofeni heliave slupce. Zdase, zev HR
diagramu se kupi kolem vertikani linie u efektivni teploty asi 40000 K, od hlavni posloupnosti az k bilym
trpasliklim. Podle hrubych odhadli jsou hmotnosti O podtrpaslikli mensi nez hmotnost Slunce. V jedinem
pripadé, kdy byl pozorovan O podtrpaslik ve dvojhvézde spolu s hvézdou spektralniho typu G, existuje
odhad jeho hmotnosti na 0,55 M.

13.2 Hvézdy spektralniho typu B

Hvézdy spektralniho typu B sevyznatuji optickymi spektry, v nichz dominuji silné ary vodiku aneutraniho
helia, chybi jiz ¢ary He Il ajsou pritomny ¢ary lehcich ionizovanych prvkli jako C I, O Il, N Il atd. Pro
objekty na hlavni posloupnosti se jedna o rozsah hmotnosti od 2,2 do 15 M., polomértiod 2,1 do 6 R, a
efektivnich teplot od 9400 do 30000 K. Kromé normalnich B hvézd se pozoruji pulsujici hvézdy, nékolik
typli chemicky pekuliarnich hvézd a téz hvézdy se zavojem, které se vyznaluiji pritomnosti emisnich Car
vodiku. Mnohé B hvézdy rychle rotuji a ngjkratsi rotacni periody jsou 014 — 0!5.

13.2.1 Chemicky pekuliarni Bp hvézdy

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

CP1... Am hvézdy,

CP2... magnetické Bp a Ap hvézdy,

CP3... HgMn hvézdy,

CP4... B hvézdy se dabymi Carami helia (He-weak stars).
Silna, zhruba dipdlova magneticka pole se pozoruji pro hvézdy spektralnich typli B1-B2 s anomané
silnymi Carami helia (He-strong stars) a pro nékteré B3p-B7p hvézdy se slabymi Carami helia a anomané
silnymi Carami Si a Ti. Pro tyto objekty se pozoruji periodické zmény jasnosti, intensity spektralnich Car
a intensity magnetického pole s periodou rovnou rotacni periodé hvézdy. Osa magnetického dipolu neni
obecné totozna s osou rotace hvézdy alzeji z pozorovani urcit. Nékteré Bp hvézdy se silnymi Carami helia
jsou soucasné hvézdami se zavojem, nebot se u nich pozoruje Ha emise, ktera se rovnéz méni periodicky
s rotacni periodou hvézdy. Jedna z téchto hvézd, V1046 Ori, je primarni slozkou dvojhvézdy s periodou
18!6 a s vyrazné vystiednou drahou. Existence silnych makroskopickych magnetickych poli u nékterych
B a A hvézd zlistava nevysvétlenou zahadou. Existuji hvézdy, které jsou ve vdech zakladnich fyzikanich
parametrech, jez v soucasnosti dovedeme urcit, témto magnetickym hvézdam velmi podobng, které vsak
Zadné méfitelné magnetickeé pole nemaji.
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CP3 hvézdy s anomalné silnymi Carami Hg a Mn se vyskytuji u spektralnich podtfid B6-B9, zatimco
nemagnetickée B4-B5 s anomalné slabymi Carami heliamaji ve spektrech nadbytek P a Ga. Rovnéz pro obé
tyto skupiny |ze pozorovat zmény jasnosti s rotacni periodou.

13.2.2 Pulsujici g Cep hvézdy

[ Cep hvézdy sevyznaluji periodickymi —acasto multiperiodickymi —zménami jasnosti aradialni rychlosti
s periodami pod 03 (typické periody jsou mezi 01 a 0!25). Jsou to hvézdy spektralnich podtiid BO-B2
aluminositnich tfid 111-1V, tedy hvézdy, které se jiz vyvinuly podé hlavni posloupnosti. Jegjich pulsace se
pomeérné nedavno podafilo objasnit pomoci opacitniho mechanismu, ktery souvisi s prvky skupiny zeleza
aje G¢inny pri teplotach kolem 2 x 105 K. Nov§si studie ukazuji, ze pro 3 Cep hvézdy neexistuje dobre
definovany vztah mezi periodou, barvou a zafivym vykonem, coz patrné souvisi stim, Ze pul sace mnohych
B Cep hvézd nejsou radiani, ae neradidni. Dziembowski a Pamyatnykh (1993) ukézali, ze pulsatni
nestabilitatypu 5 Cep nastava skuteCné v té oblasti HR diagramu, kde se 3 Cep hvézdy nachézeji. Je tfeba
se zminit, Ze samotny prototyp skupiny, hvézda 5 Cep je rovnéz hvézdou se zavojem, ma magnetické pole,
které se méni srotacni periodou hvézdy aje slozkou dlouhoperiodické dvojhvézdy ve vystfedné draze, coz
m.j. vede ke zdanlivym zménam jgji pulsacni periody.

13.2.3 Pomalu pulsujici B hvézdy (SPB: Slowly pulsating B stars)

Asi od pocatku osmdeséatych let dvacatého stoleti byly objevovany malé periodické— a Casto takée multiperi-
odické—svételné zmény u hvézd stiednich spektralnich B podtypli kolem B5 s periodami del$imi nez 3 Cep
hvézdy: asi od 1 do 3 dnil. Dziembowski a spol. (1993) teoreticky dokazali, Ze opacitni mechanismus, ktery
zpUisobuje pulsaéni nestabilitu 5 Cep hvézd, vede rovnéz k nestabilité hvézd stfednich B podtypl s peri-
odami od 0!4 do 3!5 ato se zda existenci pomalu pulsujicich teoreticky vysvétlovat. Hmotnosti pomalu
pulsujicich hvézd jsou asi mezi 3 a9 M. Spolehlivé zafazeni konkrétniho objektu do této skupiny vyza
duje systematicka a pecliva pozorovani. Podobné dlouhé periody jsou totiz béznymi rotatnimi periodami
B hvézd. Harmanec (1981) navic ukazal, ze nejvétSi pocet znamych dvojhvézd s B slozkami méa obézné
periody mezi 1 a 3 dny. Zajimavé zavéry prinesla prace Briquet(ové) a kol. (2007). Tito autofi provedli
srovnavaci studii 24 jasnych pomalu pulsujicich hvézd a 24 jasnych magnetickych Bp hvézd. Studovali
hvézdy, pro které existuji pfesné paralaxy z druzice Hipparcos, takze bylo mozné znatné spolehlivé urcovat
i vyvojovy vek obou skupin. Ukéazalo se, Ze pomalu pulsujici hvézdy jsou starSi nez Bp hvézdy a maji také
méfitelna magneticka pole, ale mnohem slabsi, neZz Bp hvézdy. Asi tfetina pomalu pulsujicich hvézd jsou
dvojhvézdy, zatimco mezi Bp hvézdami byla podvojnost dosud nalezena jen v nékolika malo pfipadech.
Mezi studovanymi 24 Bp hvézdami je znama pouze 1 dvojhvézda. VétSina Bp hvézd i pomalu pulsujicich
hvézd rotuje pomalu, ae pro obé skupiny jsou nejtypictési rotatni periody mezi 1 a 2 dny. Systematicka
analyza mé&eni jasnosti za del8i obdobi ukazuje, ze Bp hvézdy maji jedinou (rotatni) periodu zmeén a své-
telna kfivka je zpravidla modulovanajak rotacni periodou, tak i periodou polovicni. Naproti tomu pomalu
pulsujici hvézdy jsou modulovany nékolika periodami afazova zmeéna s kazdou z nich je sinusova
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13.2.4 Hvézdy se zavojem (Be stars)

Hvézdy se zavojem (anglicky: Be stars) jsou hvézdy spektralnich typli O, B & A, v jgjichz spektru byly
alespon nékdy za dobu jgich spektroskopickych pozorovani zjistény emise v Carach vodiku Bamerovy
serie. Prvni dvé byly objeveny jiz pfi prvnich pozorovanich visuadnim spektroskopem roku 1867. Jgjich
charakteristickou vlastnosti je velka ¢asova proménnost na nejrlizngjSich ¢asovych skalach. V soucasné
dobé |ze pokladat za dobre prokazang, Ze emisni Cary v jejich spektrech vznikaji v rozsahlych obakéach —
zévojich — které je obklopuji a které zigjmeé nepravidelné mizi a po Case se obnovuji. Jde o plynné obaly,
jejichz rozméry aespon o fad prevysuji rozméry samotnych hvézd. Pricina vzniku zavojli a nékteré typy
Zjisténé proménnosti hvézd se zavojem zlstavaji i po plldruhém stoleti jejich studia zahadou.

Co je o hvézdach se zavojem v soucasnosti znamo? Samotné hvézdy se v naprosté vétsing pripadu
vyznaCuji velkymi rotatnimi rychlostmi a statisticky vzato se lze domnivat, Ze rychlerotuji vSechny, t.j. ze
ty, pro nez pozorujeme nizkou hodnotu promitnuté rotacni rychlosti v sin ¢, vidime zhruba od polu jejich
rotace.

Jsou znamy nasleduijici typy jejich Casovée proménnosti:

1. Dlouhodobé spektralni zmény a zmény jasnosti  DIouhodobé spektralni zmény hvézd se zavojem jsou
velmi napadnym jevem, ktery od pocatku pritahoval pozornost mnoha pozorovatelll. Na Gasove skae
let aZ desetileti (horni hranice neni znamavzhledem k tomu, Ze mame pozorovani jen za 130 let) seve
spektrech objevuji amizi emisni Cary. V obdobich bez emisnich Car se hvézdy podobaji normanim O,
B Ci A hvézdam. Naopak v dobé silnych emisi se ve spektrech mohou objevit jesté dodatetné absorbcni
cary, kteréjsou uzsi, nez Cary fotosferické. Tyto Cary vznikaji zfejmé dodatenou absorbci zéfeni v téch
Castech zavoje, které se promitaji nadisk samotné hvézdy. V anglicke literatufe sejim proto fika” shell
lines’ t.j. Cary obaky. Pokud pozorujeme hvézdu spiSe od jejiho rovniku, jsou emisni Cary zpravidla
dvojité, nebot obalky, ve kterych vznikaji, rotuji, amy pozorujeme zachycené a znovu vyzarene zareni
jak z Casti obaky, ktera se k nam priblizuje, tak z té, ktera se od nas vzdaluje. Intenzity do fialova a
do Cervena posunutych dvojitych vrchol ki emisnich €ar se obvykle oznaluji V' a R av obdobich, kdy
je emise pfitomna, 1ze nékdy pozorovat cyklické zmény poméru jejich intenzit, zvané VV/ R zmény,
které se odehravaji v cyklech nesteiné délky, dlouhych nékolik let. Pokud mé&fime i radiani rychlost
celé emisni Cary najejich kfidlech, zjistime, Ze se méni soubézné s cyklickou V//R zménou, ato s
amplitudou nékolika desitek km s—. Sou€asné se spektralnimi zménami dochéazi i ke zménam jasnosti
a barvy objektu, pficemz |ze rozlisit dva mozné pripady: (a) Postupné objevovani se emisnich Car ve
spektru avznik nového zavoje jsou doprovazeny zjasnénim objektu apohybem od hlavni posloupnosti
k veleobrlim v barevném diagramu U — B vs. B — V. V tom pfipadé hovorime o positivni korelaci.
(b) Vznik zavoje je doprovazen poklesem jasnosti objektu a jeho pobybem podé hlavni posloupnosti
ke chladn& i spektrani podtfidéev U — B vs. B — V diagramu. To jeinverzni korelace. Pokud jsou pro
danou hvézdu k dispozici Gdaje z vice obdobi vzniku a zaniku zavoje, je znamo, Ze nastavavzdy stejny
typ korelace. To podporuje domnénku o tom, Ze vyskyt dvou typll korelaci je geometrickym efektem:
inverzni korelace nastavatehdy, pozorujeme-li danou hvézdu zhruba od rovniku. Vznikajici chladngsi
obaka v tom pfipadé hvézdu zZasti stini a €ini ji zdanlivé chladngsi. Pokud hvézdu vidime vice od
polu, simuluji vnitfni opticky tlusté ¢asti vznikajici obalky zdanlive narlistani poloméru hvézdy.

2. Stfednédobé spektralni zmény a zmeény jasnosti - Stfednédobé zmeény se obvykle odehravaji na Skale
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tydnii a meésicll. V nékterych pripadech jde o zmény, které jsou jakousi miniaturni obdobou zmén
dlouhodobych, které mohou mit i stejnou pricinu - doCasny vznik slabé obaky. Casto se v3ak pozoruji
periodické zmény radidni rychlosti, poméru V/R, intenzity spektralnich Car i jasnosti. Ty obvykle
souvisgji s dvojhvézdnosti dané hvézdy se zavojem.

3. Rychlé spektralni zmény a zmény jasnosti  Rychlé zmény se odehravaji na Skale od nékolika mao
desetin dne do asi 2-3 dnll, maji zpravidlavelmi malé amplitudy ajsou intenzivné studovany teprve od
konce sedmdesatych let 20. stoleti. Jedna se jednak o zmény profilli spektralnich ¢ar ve formé ménici
se asymetrie a také ve forme putujicich vinek, pohybujicich se od fialového k Cervenému kfidlu Cary.
Zmeény jasnosti maji amplitudy zpravidla mensi nez 07*1. Zda se, Ze svételné zmeény jsou periodickeé,
s periodami blizkymi k rotatnim periodam prislusnych hvézd. Svételné kfivky jsou nesinusové a
jgjich amplituda a tvar se dlouhodobé& méni. Zmeény profilll jsou rovnéz periodické nebo mozna i
multiperiodické. Vyznamnou charakteristikou rychlych zmen je to, ze jsou pozorovatelné i v dobe,
kdy je dana hvézda zcela bez emisnich &ar. O plivodu rychlych zmén nepanuje dosud shoda. Cast
badatel Ul je vysvétluje jako projev neradialnich pulsaci, jini se domnivaji, Ze jde o projev korotujicich
struktur v plynu nad fotosférou hvézdy.

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

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

e Dvojhvézdny model  KFiz a Harmanec (1975) pfidli s domnénkou, Ze zavoje jsou ve skuteCnosti
akreCnimi disky avznikaji pfitokem plynu z druhé slozky ve dvojhvézdach. Jgjich hypotézavysvétiuje
prirozenym zplsobem vysoké rotacni rychlosti hvézd se zavojem jako dlisledek prenosu Ghlového
momentu dopadajici hmoty, dal e strednédobé zmeény amiize vysvétliti zmény dlouhodobé. Podvojnost
mnoha hvézd se zavojem se ale nepodafilo prokazat a u nékterych dobfe studovanych objektl I1ze
dokonce pritomnost sekundéaru, ktery by zaplioval Rocheovu mez, zcela vyloucit. Harmanec a kol.
(2002) prediozili proto novou hypotézu: ukazali, Ze je-li rychle rotujici hvézda slozkou dvojhvézdy,
miiZze u ni dochazet ke ztraté hmoty a vzniku disku formou vytoku pouze z té oblasti rovniku, ktera
je privracena ke druhé sloZce soustavy. Pritomnost druhého télesa podminky pro vznik takové rotacni
nestability ponékud zlepsuje.

e Hypotéza rotaci stlatovaného hvézdného vétru Bjorkman a Cassinelli (1993) pfidli s domnénkou, ze
zavoje vznikgji z hvézdného vétru, ktery je u rychle rotujicich hvézd podle jejich vypottl stlatovan
do roviny rovniku. PodrobngjSi vypocty ale ukazuji, Ze jgjich mechamismus nedava dostatetné husté
zavoje, které by mohly vést ke vzniku pozorovanych emisnich Car.
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e Pulsatni hypotéza Zastanci pulsatniho modelu rychlych zmeén vyslovili domnénku, Ze k vyvrhovani
plynu by v rovnikovych oblastech hvézd se zavojem mohlo dochazet ve chvilich, kdy se sejde ve fazi
nékolik modu neradianich pulsaci, takze dodaji kinetickou energii potfebnou k dosazeni kritické
rychlosti - viz napf. Rivinius a spol. (1998). Jgjich argument je zaloZzen na analyze dat hvézdy ;. Cen
pozorovatelné pouze z jizni oblohy. O to, zdajsou rychlé zmeény této hvézdy skutecné multiperiodicke,
se ale dosud vedou urcité spory ajejich hypotézu je ponékud brzo hodnotit.

Vyvojoveé stadium hvézd se zavojem neni vyjasnéno. Zda se dokonce, Ze cely jev neni vazan na kon-
krétni vyvojove stadium. Hvézdy se zavojem se vyskytuji jak mezi mladymi hvézdami v blizkosti hlavni
posloupnosti nulového véku, tak mezi vyvinutymi obry a veleobry. To by do urCité miry nasvédCovalo
tomu, Zze mechanismus vzniku zavojll je externi — jak to predpoklada napr. dvojhvézdna hypotéza. Podle
nedavnych pozorovani hvézd se zavojem v rliznych hvézdokupach se viak zda, Ze existuje korelace mezi
procentualnim zastoupenim hvézd se zavojem v kupé a obsahem tézkych prvki. Vice hvézd se zavojem
se pozoruje v kupach s nizkym obsahem tézkych prvkl. Maeder a Meynet (2001) zjistili, Ze pro rotujici
modely s nizkym obsahem kovi se podminky pro dosazeni kritické rotace béhem vyvoje zlepsuji —narozdil
od modell spocitanych pro Z = 0,02. To by mohlo vy3e zminénou korelaci vysvétlovat a naznatovat, ze
zavoje vznikaji vyvrhovanim materialu hvézdy samotné.

13.2.5 Svitivé modré proménné (Luminous Blue Variables, LBV)

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

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

Spektra, jasnost atedy i povrchova ¢i efektivni teplotatéchto hvézd jsou znatné proménné. V klidnych
obdobich s minimem jasnosti se tyto obejkty zpravidlajevi jako veleobri spektralniho typu B s efektivnimi
teplotami nad 15000 K a s emisnimi Carami vodiku a helia. V obdobich silnych zjasnéni se spektra meéni
na veleobry typu A az F a zesiluji Fe Il a zakazané [Fe I1] emise. Soudi se ale, Ze bolometricky zafivy
vykon zlistava i béhem velkych zjasnéni nezménény a Ze zdanlivy pokles teploty je diisledkem absorbce
ve vyvrzené plynove obalce, a ze zafeni z kratkovinné a opticke oblasti je pferozdéleno do zarfeni delSich
vinovych délek. Bolometrické magnitudy téchto hvézd se pohybuji kolem —10:0.

Pro hvézdy studované soustavngji se ukazuje, Ze vykazuji zmény jasnosti na ngméneé tfech Casovych
Skaach:

1. Rychlé zmény na kale dnli s amplitudami 0" 1 az 0" 2.

2. Cyklické zmény o 170 az 270 s délkami cykll na 3kale let az nékolika desitek let, pficemz stiedni
délkacyklu je pro dany objekt charakteristicka.
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3. Vzécné se objevujici zjasnéni o vice nez 310, ktera se u daného objektu vyskytnou zpravidla jednou
za nékolik stoleti. Tato zjasnéni zjevné souvisi s vyvrzenim plynové obalky, ktera byla v nékterych
pripadech naslednéi pozorovanajako plodny Utvar.

Stothers a Chin (1995) predloZili dilkazy ve prospéch hypotézy, Ze cyklicka zjasnéni jsou projevem
opakujici se dynamické nestability téchto hvézd v pozdnich vyvojovych stadiich a spocetli i prislusné

vyvojové modely na podporu této hypotézy. Ukazali, Ze pro stfedni cykly pozorovanych zjasnéni existuje
slusné definovany vztah perioda-svitivost ve tvaru

Mo = (—12,9+£0,5) + (2,4 £ 0,5) log P. (468)
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13.3 Hvézdy spektralnich typl A aF

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

Hvézdy spektraniho typu F se vyzna€uji optickymi spektry, u nichz jsou ¢ary vodiku podstatné slabsi,
nez u A hvézd, i kdyz stale ve spektrech dominuji. V jejich spektrech se pozoruje oproti A hvézdam také
daleko vice Car kovil. 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, aefektivnich teplot od 5900 do 6950 K.

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

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

13.3.1 Am hvézdy (CP1 hvézdy)

Am hvézdy i metalické A hvézdy pfedstavuji jednu z vyznamnych skupin chemicky pekuliarnich hvézd.
Jgjich vyskyt je omezen pravé naspektrani typ A ajejich charakteristikou je, Ze zatimco ¢ary ionizovaného
vapniku Ca Il odpovidaji rané spektrani podtfidé A, ostatni ¢ary kovl odpovidaji pozdni A podtfidé nebo
dokonce spektra nimutypu F acary vodiku odpovidaji ng aké stfedni podtfidé mezi obémaextréemy. Barevné
indexy Am hvézd v (U — B) vs. (B — V') diagramu odpovidaji zhruba stejné podtfidé jako ¢ary vodiku a
rovnéz efektivni teplota Am hvézd odpovidanegjlépejgjich spektranimutypu podleH | ¢ar. Am hvézdy tvori
skupinu pekuliarnich hvézd, pro néz se nepozoruje pritomnost globaniho magnetického pole. Pri studiu
vysokodispersnich spekter bylo zjisténo, Zze “horkou Am” hvézdou je také Sirius A se spektranim typem
AO0.

Nékteri autofi zavedli rovnéz popisny typ ¢ Del hvézdy k oznaCeni vyvojove starSich Am hvézd s lumi-
nositnimi tfidami 1V alll. Jini badatelé upozornili nato, Ze tato tfida je znatné nehomogenni. Vyskytuje se
rovnéz oznaleni p Pup hvézdy pro podobri a obfi ASm az F5m hvézdy. U nékterych z téchto hvézd byly
nalezeny zmeény jasnosti svedcici o pulsacich.

Conti (1970) shrnul vlastnosti Am hvézd anavrhl pouzit fyzikalngjsi definici. Podle ng sejednao hvézdy
chemicky pekuliarni a to takové, které maji ve svych atmosférach bud nedostatek Ca (Ci také Sc) nebo
prebytek prvkl skupiny zeleza a tézSich. Jedna se zasadné o objekty na hlavni posloupnosti a bylo rovnéz
Zjisténo, Ze u nich nedochéazi k z&dnym fyzikal nim zménam jasnosti. Zejménadiky Abtovym systematickym
studiim bylo rovnéz zjisténo, Ze vétSina, amoznai vsechny Am hvézdy jsou dvojhvézdami. Naopak vechny
dvojhvézdy se slozkami spektralniho typu A a's periodami pod 25 jsou Am hvézdami. Debernardi a spol.
(2000) systematicky hledali spektroskopické dvojhvézdy mezi Am hvézdami ve hvézdokupach Hyady a
Praesepe a publikovali pro celou fadu z nich drahové elementy. Dvojhvézdy s obéznymi periodami pod
8!5 maji véechny kruhoveé drahy. Je také zgjimavé, Zze v HR diagramu leZi viechny Am hvézdy z téchto
hvézdokup v dobre definovaném pasu nad hlavni posloupnosti samotné hvézdokupy. Am hvézdy vesmés
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pomalu rotuji, coz miize byt v fadé pripadu zplisobeno praveé jgich podvojnosti.

Zatim nejslibng Sim vysvétlenimjejich vzniku se zdateorie zafivée difuse publikovanaMichaudem (1970).
Michaud ukazal, ze v atmosférach hvézd svelmi stabilnimi atmosférami miize béhem vyvojovékratké doby
(asi 10* az 10° let) dojit k diferencialini separaci chemickych elementll. Ty ionty, jgjichz zrychleni tlakem
zareni je vetSi nez jejich vahav dané atmosfére, se udrzuji na povrchu hvézdy, zatimco jing, napr. helium,
klesnou do nitra hvézdy. Obecné feCeno jsou gradientem tlaku zafeni nadlehCovany tézsi prvky s velkym
poctem spektralnich Car a naopak lehké a relativné hodné v atmosféfe zastoupené prvky s malym pocCtem
Car v atmosfére postupné klesgji. Tomu, aby se zafiva difuse mohla uplatnit, miize u Am hvézd napomoci
jelich pomala rotace a fakt, Ze u nich neexistuji hluboké podpovrchové konvektivni zony, tedy procesy,
kterév jinych pfipadech vedou k systematickemu promichavani chemickych elementtl. K vysvétleni pul saci
p Pup hvézd se predpoklada, ze béhem vyvoje od hlavni posloupnosti nulového véku sei pres vliv zafive
difuse dostala postupné zbnaionizace He Il do oblasti, kde znovu mohlavyvolat dostatetné Ucinné pul sani
nestabilitu.

13.3.2 Ap hvézdy

Toto oznaCeni se pouzivapro hvézdy spektralnihotypu A nahlavni posloupnosti, které maji neobvyklesilné
¢ary nékterych kovli azpravidlatéz méfitel né globalni (Casto zhruba dipdl ové) magnetické pole o sile stovek
az desetitisic G. Jsou znamy Ap SrCrEu hvézdy, které se vyskytuiji v rozsahu spektralnich typli od A3 do
FO, aAp Si hvézdy, pozorované mezi B8 aA2. Pro tyto hvézdy se obvykle pozoruji periodicke— ale obecné
nesinusove — zmény jasnosti, intensity magnetického pole a intensity ¢ar kovl s periodou rovnou rotacni
periodé dané hvézdy. Metodami dopplerovské tomografie pro né bylo zjisténo nerovnomeérné rozlozeni
chemickych elementli po povrchu hvézdy, a to ve vazbé na magnetické pole. Je zgjimave, ze orientace
magnetického dipodlu je obecnéjing, nez orientace rotatni osy hvézdy. M odel ovanim zmén srotacni periodou
jemozno zjistovat zakladni fyzikani vlastnosti Ap hvézd. Jgjich anomalni chemické slozeni byvanejCastgi
Opét vysvétlovano vlivem zarive difuse pfi stabilizujicim G€inku globa niho magnetického pole. Hypotéza
zarivéedifuse vysvétlujei to, Ze Ap hvézdy nejsou zpravidla pul satné nestabilni, helium totiZ klesne hluboko
do nitra hvézdy a opacitni mechanismus vzniku pulsaci v zbnach ionizace heliatak ztraci svou Ginnost.

Kurtz (1982) v3ak pfisel s objevem tak zvanych roAp hvézd, chladnych Ap SrCrEu hvézd, které pulsuji
svelmi kratkymi periodami mezi asi 6 az 15 minutami as malymi amplitudami svételnych zmeén pod 0*016.
U nékterych z nich jsou tyto pul sace multi periodi cké. Jde o neradialni pul sace vysokych harmonickych modi
podél osy magnetického pole. V diisledku toho jsou pozorované amplitudy pulsaci modulovany s rotaéni
periodou hvézdy. Tyto pulsace jsou pravdépodobné vybuzeny v zoné ionizace vodikul.

Novgi zavedenou skupinou chemicky pekuliarnich hvézd jsou A Boo hvézdy, které maji spektralni typ
podle Car vodiku mezi A0 a FO, cara vapniku Ca ll K odpovidatypu AO nebo o néco pozdnégSimu, a cary
kovl, zegménaMg |1 448,1 nm, jsou velmi slabé. Nizké zastoupeni maji prvky skupiny Zeleza, zatimco lehkée
elementy maji prakticky normalni pomérné zastoupeni. Detailni NLTE studie ukazuji, Ze uhlik je zastoupen
méneé nez kyslik a Ze existuje antikorelace mezi zastoupenim uhliku akysliku na jedné, a kfemiku na druhé
strané. To se zda byt ve shodé s teorii difuse obohacené o mySlenku akrece mezihvézdne latky. Na druhé
strané bylo ale zjisténo, Ze mnoho \ Boo hvézd patfi mezi pulsujici 6 Sct hvézdy — viz nize.
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13.3.3 § Scuti hvézdy

Jednotnéoznaleni pro skupinu pulsujicich hvézd spektral nich typli A aF, kterésenachazeji v pasu nestability
v HR diagramu a maji pulsatni periody kratsi nez 0!3, zavedl Breger (1979), ktery ukazal, Ze rozliSovani
narlizné diive zavedené apopisné definované kategorie nemafyzikani opodstatnéni.* Vv zhledem ke kratkosti
period téchto hvézd a malé jasnosti vétSiny z nich nebylo snadné pro né v é'e fotografické spektroskopie
poridit spektra s dostateCnym fazovym rozliSenim a proto byla vétSina z nich objevena diky fotometricky
nalezenym zménam jasnosti. Amplitudy zmén jasnosti se pohybuji v Sirokém rozmezi od prahu detekce
(asi 0701) az po 078 a nékdy jsou v Case proménné. Svételné kfivky jsou bud zhruba sinusové nebo s vice
maximy. Pro mnohé ¢ Sct hvézdy byla nalezena multiperiodicita— pozorované zmény jsou vyslednici vice
periodickych zmén srliznymi periodami. V pripadech, kdy se podafilo pozorovat i zmeény radiani rychlosti,
existuje mezi maximem svételné kfivky a minimem k¥ivky radialni rychlosti fazovy posun asi 0V 1. typicky
pomér amplitud obou kfivek ¢ini 92 kms™! mag~!. § Sct hvézdy na hlavni posloupnosti maji periody
kolem 1 hodiny a amplitudy jegjich svételnych kfivek jsou malé, 0702 nebo mensi. § Sct hvézdy s vétsi
svitivosti, podobfi a obfi, maji delSi periody aCasto i vé&tSi amplitudy svételnych zmén. Je ovSem tfebafici,
Ze pouze asi jedna tfetina hvézd, které se nachazeji v dolni €asti pasu pulsacni nestability v HR diagramu
jsou ¢ Sct hvézdy. Detekce pulsaci zavisi i narotatni rychlosti a chemickém sloZeni hvézd, presto se zda,
Ze musi existovat jesté dalSi faktory, které ovliviiuji, zda dana hvézda bude pozorovatelnym zplisobem
pulsatné nestabilni nebo ne, abychom pozorovany pomér mezi pulsujicimi a nepulsujicimi hvézdy v pasu
nestability mohli beze zbytku vysvétlit. Meze pasu nestability v efektivni teploté jsou 7500-8800 K na
hlavni posloupnosti nulového véku a 6950 K pro My, = 17 az 8400 K pro M, = 0765.

Breger (1979) a Breger, Stockenhuber (1983) a nejnovgi Rodriguez a Breger (2001) shromazdili Udaje
0 jasnostech, pulsatnich periodach a dalSich fyzikanich viastnostech § Sct hvézd a pribuznych objektd.
Nalezli m.j. dobfe definovany vztah z&fivy vykon — barva— periodave tvaru

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

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

log P = —0, 300 My — 3,195 log Tug + 11, 90. (470)

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

Breger (1983) doSel rovnéz k zavéru, ze ve statistickém smyslu existuje dobra shodamezi pozorovanimi
d Sct hvézd ve hvézdokupach o znamém vyvojovém stafi ajejich primérnymi periodami. Jak totiz plyne z
rovnic (456) Ci (459), je pulsatni perioda pfimo Umérna poloméru pulsujici hvézdy. Protoze béhem vyvoje
na hlavni posloupnosti polomér hvézdy pozvolna roste, 1ze otekavat, Ze primérné pulsacni periody § Sct
hvézd v jednotlivych kupach budou tim del&i, ¢im je hvézdokupa starsi. To se statisticky skutené pozoruje.

4V literatufe existovala v této oblasti dosti znatna pestrost pojmoslovi. NékteFi autofi nazyvali kratkoperiodické proménné trpaslicimi cefeidami, jini tento
néazev uzivali pouze pro proménné s amplitudou zmeén vétsi nez 0 3. Jini oznaCovali proménné s velkymi amplitudami jako RRs hvézdy & hvézdy typu Al Vel.
Objevilo se i oznateni ultrakrétkoperiodické proménng, to ae vede k nedorozuméni, nebot tak jsou oznatovany proménné se sekundovymi periodami zmén.
Plivodni oznateni trpasliti cefeidy se také nezda vhodng, nebot jde v fadé pifipadii o podobi &i obFi hvézdy.
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Breger a Pamyatnykh (1998) se pokusili zjistit, zda |ze nalézt shodu mezi pfedpovédi teorie hvézdného
vyvoje a pozorovanim sekularnich zmén period jednotlivych § Sct hvézd. Zjistili, Ze pozorované zmény
period vykazuji statisticky podobny pocet pozvolného narlistani a pozvolného poklesu pulsatni periody,
pricemz rychlost zmény je asi o fad vySSi, nez ocekavany sekularni rlist periody v diisledku vyvojovych
zmén. Jinak FfeGeno, pozorované zmény jsou diisledkem jinych procestl, které patrné nesouvisi s vyvojem
0 Sct hvézd a na podobny test vyvojovéteorie jsou stavajici fady pozorovani jesté prilis kratke.

Celkové muzeme Fici, Ze 6 Sct hvézdy |ze pri soucasnych znalostech kvalitativné dobre vysvétlit jako
objekty vyvijgjici seod hlavni posloupnosti v dolni Casti pasu nestability, ktery souvisi sionizacnimi zénami
vodiku a helia. Jistou €ast z nich mohou tvofit i hvézdy, které teprve kontrahuji k hlavni posloupnosti
nulového véku. To viak nemiize piné vysvétlit, pro¢ se v prislusné ¢asti HR diagramu pozororuje kromé
0 Sct hvézd takétak velky pocet nepulsujicich A aF hvézd. Konkrétnépro § Sct hvézdy je podlengjnovéSich
studii pro vznik pulsaci rozhodujici zbnaionizace He ll.

13.3.4 SX Phehvézdy

Hvézdy typu SX Phe jsou patrné analogii 6 Sct hvézd pro objekty Populace |1, t.j. starSi generace hvézd.
Maji niz& obsah tézkych prvkl, patfi ke kulové sloZzce Galaxie a vyznatuji se velkymi prostorovymi
rychlostmi. Jejich pulsatni periody jsou kratke, ve vétsing pripadt kratsi nez 0108. Jegjich vyvojove stadium
v3ak v soucasnosti zlistava zahadou. Takto staré hvézdy s efektivnimi teplotami kolem 8500 K by totiz mély
byt uz davno vyvinuty mimo oblast hlavni posloupnosti v HR diagramu. Existuji proto dohady, Ze miize jit
0 objekty ve vyvojovem stadiu pozdéSim nez stadium obrli nebo Ze se jedna o dvojhvézdy, které se dily
v jednu hvézdu.

13.3.5 ~ Dor hvézdy

~ Dor hvézdy jsou velmi noveé objevenou skupinou hvézd. Jde o hvézdy spektralniho typu F, které vykazuiji
zmeény jasnosti a radialnich rychlosti s periodami del&imi, nez § Sct hvézdy: od 0!3 do 210, pfitemz obé
kfivky jsou prakticky ve fazi. Amplituda svételnych zmén je zpravidla pouze nékolik malo setin hvézdné
velikosti. v Dor hvézdy se nachazeji zCasti na chladnem konci dolni Casti pasu nestability, zCasti vné ng
smérem k niz&im efektivnim teplotam. Spektralné jde o hvézdy luminositnich tfid V-1V. VétSina badatel &l se
nyni kloni k tomu, Ze sejedna o pulsujici hvézdy, nebot u nékterych byly nalezeny multiperiodickée zmeény,
mechanismus vzniku pulsaci v&ak dosud nebyl objasnén.

13.3.6 LiaBeuFaG hvézd

Lithium a berylium jsou velmi citlivym indikatorem toho, jak hluboko smérem do centra hvézdy zasahuji
podpovrchovékonvektivni zony u FaG hvézd. Slucovaci reakcelithiaprobihaji jiz pri teplotéasi 2, 5x 106K,
beryliapfi asi 3, 5 x 10° K. Pokud tedy konvektivni zonadosahuje az do hloubek, kdejsou ve hvézdeé potiebné
vysokeé teploty, bude obsah Li a Be v atmosférach takovych hvézd znatné nizky. K analyze ve spektrech
se negiCastgji uZivaji resonancni dvojice Car Li | 670,776 a 670,791 nm a Be Il 313,042 a 313,107 nm.
V atmosféfe Slunce je pomérny obsah Li nizky, Li/H = 10~!, zatimco typick&é maximum pro hvézdy
populacel je Li/H = 10~°. Pomérny obsah beryliaje nizky shodné pro Slunce i hvézdy populace|: Be/H ~
10-11,

100



Studium obsahu lithia ve hvézdokupach ukazuje nékteré zajimave souvisl osti. Pro celou fadu hvézdokup
byla nalezena zfetelna zavislost obsahu lithia na efektivni teploté, pro hvézdy kolem F5 je patrny silny
pokles s minimem u efektivni teploty asi 6700 K, poté rlst k niZsim teplotam s maximem kolem 6300 K
a poté opét plynuly pokles smérem ke chladngsim hvézdam. Lokalni minimum kolem 6700 K se vSak
nevyskytuje u mladych hvézdokup jako jsou Plegjady Ci o Per a zda se tak, Ze k dramatickému poklesu
v obsahu lithiav atmosférach F hvézd kolem podittidy F5 dochazi mezi vyvojovymvékem 5 x 107 a5 x 108
let. Celavéc je ae zfggmeé dlozitg i, nebot asi pro polovinu F hvézd, které se nenachazeji ve hvézdokupéach,
jeobsah lithiaLi/H = 10~ ak Zadnému poklesu u nich nedochazi, ackoliv jejich vyvojovy vék se odhaduje
asinal — 2 x 10° let. To znamena, Ze narozsah konvektivni zony musi mit vliv jesté jiné faktory, nez jen
vyvojovy vek. Pro Hyady existuje ndznak souvislosti mezi vyCerpanim lithiaarotacni rychlosti pfislusnych
F hvézd. Michaud se snazil objasnit nedostatek lithia kolem spektralniho typu F5 teorii z&five difuse. Jeho
vypoCty skutetné ukazuji, Ze u téchto hvézd mize dochazet ke klesani lithia smérem do nitra hvézdy, ale
cely proces probiha pfilis pomalu, nez aby se mohl projevit uz v Hyadach. Existuji té€z tvahy o mozné roli
malé ztraty hmoty z atmosfér F hvézd a o roli meridionalni cirkulace.

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

134 G, K aM hvézdy

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

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

M =0,10-0,45Mg, R=0,12-0,52 R;, T.x = 2600 — 3900 K.

13.4.1 Projevy a Casova proménnost hvézdnych chromosfér

Chromosféra byla objevena nejprve u Slunce a pozdgji na zakladé riiznych typli pozorovani i u chladnych
hvézd. Jedna se o pomérné fidkou — a alespon v pripadé Slunce i nepfilis rozsahlou — vrstvu, ktera se
vyznaCuje vySSi teplotou, nez je teplota pod ni leZici fotosféry. Tloustka slunecni chromosféry Cini asi
10* km. Vzhledem k vySSi tepl oté se chromosféra projevuje podobné jako rozsahlé plynové zavoje horkych
hvézd: pfitomnosti emisnich Car ve spektru. Nad chromosférou se nachazi jesté mnohem fidSi ageometricky
rozsahlejsi korona, ktera plynule prechazi do prostoru. Zafeni korbny je nepatrné proti zafeni slunecniho
disku aproto |ze koronu primo pozorovat bud pfi Uplnych slunecnich zatmeénich nebo z kosmického prostorul.
V Casti slunetni korony se pozoruiji emisni ¢ary Zeleza adalSich prvkil ve velmi vysokych stupnich ionizace,
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coz svédci o tom, Ze ionizatni teplota v koroné dosahuje teploty az 10° K. Existence teplotni inverze
s rostouci vzdaenosti od stfedu hvézdy se vysvétluje dynamickym zahfivanim v diisledku mohutnych
konvektivnich pohybll. Konvektivni proudy vyvolavaji razové zvukove viny, jejichz kineticka energie je
Umérna hustoté a ctverci rychlosti. Hustota se vzdalenosti klesa, rychlost roste a do chromosféry a korony
se tak dostava velké mnozstvi kineticke energie, z niz se jen nepatrna Cast vyzari a vétSina se pouzije na
silné zvySeni teploty.

Experimentalni dilkazy existence chromosfér a koron |ze podle rostouci vzdaenosti od stiedu hvézdy
srhnout takto:

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

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

Cary vodiku Balmerovy serie: U chladnych hvézd s chromosférami se pozoruji netekané silné a Siroké
cary vodiku, odpovidgjici vySSi teploté nez je efektivni teplota pfislusnych hvézd. Kromé toho je napr.
u M1la hvézdy o« Ori Ho profil posunut vici fotosfére do fialova. U veleobrl tfidy K a zvla&eé jasnych
veleobri tfid F aG sepozorujei do fialova posunutaa asoveé proménnaHa emise. U obrich hvézd populace
Il se pozoruji asymetrické dvojité Ha emise.

Emisni jadra ar Call K aH u393,3a396,8 nm: Cary ionizovaného vapniku jsou u chladnych hvézd
siinéasirokéav jgich jadru Ize i nafotografickych spektrech pozorovat emisni sloZku, zpravidla u hvézd,
které se v HR diagramu nachazeji vpravo od pasu nestability cefeid. Pozoruji se u hvézd spektraniho typu
F achladngSich.

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

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

Emisni caryO|l, Cll, CIVaS IVvUV oboru: Emisni profily téchto Car se pozoruji pro fadu chladnych
hvézd a svédgi o teplotach 10* az 2 x 10° K.

Mé&¥fitelné zareni v rentgenovém oboru spektra:  Rentgenové zarfeni bylo druzici Einstein (HEAO-2)
Zjisténo pro hvézdy hlavni posloupnosti vech spektralnich typli a pro nékteré G a K obry. Naprosto se
ale nedafi nalézt méfitelné rentgenove zafeni pro nechladnési obry a veleobry v pravé horni ¢asti HR
diagramu, pro G az M veleobry a obry chladng8i nez K2. Zda se, Ze tyto hvézdy nemaji horké korony.
Zaroven bylo ae zjisténo, Ze intensita zéfeni v rentgenovém oboru neni jednoznatné dana spektralnim
typem a luminositni tfidou dané hvézdy. Zda se, Ze rentgenoveé zafeni souvisi s pritomnosti magnetickych
poli podobnych slunetnim. Vznik magnetickych poli u Slunce a chladnych hvézd se vysvétluje obvykle
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mechanismem dynama plisobiciho v konvektivnich zonach. Cirkulace miize byt prirozené ovlivnénai rotaci
hvézd. Pozorovani svédCici o zfetel né korel aci mezi intensitou rentgenového zareni arotacni rychlosti hvézd
v rozmezi spektranich typli F7 az M5 se zdaji tuto domnénku potvrzovat.

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

NejdelSi pozorovaci fady svédCici o Casove promennosti hvézdnych chromosfér existuji celkem prirozené
pro Call K emisev jadfe. Ukazuje se, Ze patrné vdechny chromosféry jsou Casoveé proménné na asovych
gkalach od minut az po staleti. Kratkodobé zmény zvétsuji zpravidia amplitudu zmén s rlistem intensity
emisni ¢ary. Pro nékolik desitek hvézd spektralnich typll G2 a pozdgjSich byly pozorovany nékolikaleté
cykly ve zménéch intensity emise, pfipomingjici jedenactilety cyklus slunecni. Rychlé zmeény souvisgji
v mnoha pfipadech s rotaci prislusnych hvézd, coz svédCi o pfitomnosti skvrn. Dlouhé cykly podobné
slunecnim se zfggme pozoruji pouze u hvézd s rotacnimi periodami delSimi nez 20 dni.

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

Hvézdy typu UV Ceti: Tyto hvézdy byly definovany jako skupina M3Ve az M6Ve hvézd, u kterych
dochézi k obCasnym prudkym zjasnénim o 1 az 6 hvézdnych velikosti, pficemz zjasnéni nastane béhem
nékolika sekund ¢i nejvySe nékolikamalo desitek sekund a celé zjasnéni trva 10 az 50 minut. Mnozi autofi
v3ak pojimali tuto definici volngji a zafazovali mezi typ UV Cet vSechny chladné hvézdy, u nichz dochazi
k obCasnym eruptivnim zjasnénim pripomingjicim slunecni erupce ve velkem. Fotometricka pozorovani
téchto hvézd mimo obdobi zjasnéni v nékterych pripadech prokazal a pfitomnost svételnych zmeén s periodu
rotace, tedy opét cosi pfipomingjici hvézdné skvrny.

Hvézdy typu BY Dra: Tyto hvézdy byly definovany jako podskupinahvézd typu UV Cet (v obecngSim
pojeti). Zarfazuji se mezi né hvézdy hlavni posloupnosti spektranich typll K a M s emisemi jak v Carach
vodiku, tak v Carach Call a s periodickymi svételnymi zménami o malé amplitudé do 0°*1 a s periodami
nékolik dni. Je znamo asi 20 takovych hvézd. Bopp a Fekel (1977) zjitili, Ze u zhruba poloviny vSech
znamych BY Drahvézd (vCetné BY Dra samotné) |ze prokéazat, ze se jedna o spektroskopické dvojhvézdy,
ve V&tSiné pripadll s obéma slozkami pozorovatelnymi ve spektru. U vétSiny znamych dvojhvézd je perioda
rotace a obéhu synchronizovana. BY Dra sama se pohybuje ve vystfedné draze a pozoruje se u ni t.zv.
pseudosynchronizace vlivem vétsi pritazlive sily v periastru.

Hvézdy typu RSCVn: Jednase o dvojhvézdy sob&znymi periodami od 1 do 14 dnti se synchronizovanymi
periodami rotace a obéhu a s teplejSimi slozkami spektralnich typli F & G v blizkosti hlavni posloupnosti,
u kterych se aspoi mimo zakryty pozoruji silné emisni ¢ary Call asvételné zmeény s rotacni periodou zpl-
sobené pFitomnosti skvrn najejich povrchu. V pripadé zakrytovych dvojhvézd setyto svételné zmeny stitaji
se zménami v diisledku zakrytll a projevuji se deformacemi zakrytovych kfivek. Dlouhodoba pozorovani
téchto hvézd prokazala, ze skvrny postupné migruji jako u Slunce, takze fazovani i sam vzhled svételnych
kfivek se dlouhodobé méni. Jednou z nejvice studovanych RS CVn hvézd je zakrytovadvojhvézda AR Lac,
u které se chromosfericka aktivita pozoruje pro obé slozky dvojhvézdy, jeichz spektrani typy jsou KOIV a
G2lIV. Existuji i velmi detailni pozorovani rentgenového zarfeni z obou slozek a model |okalizace korbn u
nich. Jinou hojné studovanou RS CVn hvézdou je V711 Tau, pro niz byly objeveny rychlézmeény profilt Car,
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podobné putujicim vinkam u horkych hvézd, a pro niz byla poprvé pouzita metoda dopplerovské inverze
pozorovanych zmén profilli Car (Doppler imaging). Pomoci ni Ize nezavisle v rliznych obdobich sledovat
migraci skvrn na povrchu podobnych hvézd.

Tésné dvojhvézdy typu W UMa:  Jedna se o dotykové dvojhvezdy s kratkymi ob&znymi periodami a se
slozkami obvykle podobnych a pozdnich spektralnich typll a se svételnymi kivkami, které se méni plynule
béhem cel & obéZné periody.

Hvézdy typu FK Com: Jedna se o osamocené hvézdy spektralnich typll G —K s promitnutymi rotalnimi
rychlostmi kolem 100 kms™1, coz je u tak chladnych hvézd velice vysoka hodnota. Jejich hlavni charakte-
ristikou je pfitomnost emisnich Car, Casto silngSich, nez jaké se pozoruji pro RS CVn dvojhvézdy. Pozoruji
se U nich rovnéz svételné zmeény s amplitudou 071 — 02 a s periodami nékolik dnli, patrné opét jejich
rotanimi periodami. Nevykazuji Zz&dné zmeény radiéni rychlosti. Zmény jejich dvojitych Ha emisnich
profilli vykazuji V// R zmény s periodou svételnych zmén, ¢imz se podobaji horkym hvézdam se zavojem.
Vzgemné fazovani zmén naznatuje, Ze fotometrické zmény mohou souviset spie s horkou, nez s chladnou
skvrnou. Pri studiu vysokodispersnich spekter byly u FK Com nalezeny malé zmeény radialni rychlosti Ho
emise s periodou svételnych zmén a po jistou dobu byl proto zvazovan model interagujici dvojhvézdy
svelmi rozdilnymi slozkami. Vyvojové stadium zlistava zahadou, snad by mohlo jit o hvézdy, které vznikly
postupnym slitim dvojhvézdy typu W UMav jediné téleso. To by vysvétiovalo velkou rotacni rychlost.

Hvézdy typu T Tau: Jedna se o osamocené hvézdy spektranich typli F5 — G5, u nichz se pozoruji
chromosferické emisni Cary (zegména Ca Il) a rychlé a zcela nepravidelné zmény jasnosti s amplitudami
az 3"0. Maji nizky zafivy vykon a zpravidla se vyskytuji uvnitf zafici ¢i temné mlhoviny. Pozdgi se
ukéazalo, Ze v pripadech, kdy se u téchto hvézd pozoruje absorbcni ¢arové spektrum, odpovida zpravidla
spektralnim typlim mezi pozdnim typem F atypem M, pfic¢emz je ve spektru pfitomna silna absorbéni ¢ara
lithia 670,7 nm. Pomérné nedavno se podafilo prokazat, ze mnohé T Tau hvézdy jsou slozkami visuélnich
dvojhvézd s diouhymi ob&znymi periodami. Dnes se vétSina badatel & shoduje v nazoru, ze hvézdy T Tau
jsou mladé hvézdy, které teprve kontrahuji k hlavni posloupnosti nulového véku a dosud u nich probihai
akrece hmoty z okolni mlhoviny. Tomu odpovidai pfitomnost silné Cary lithia. Jgjich nepravidelné svételné
zmeény se vysvétluji nehomogenitami v rozsahlych obakach, které je obklopuji.

13.4.2 Pulsujici hvézdy

Cefeidy: Cefeidy dostaly svijj nazev podle druhé objevené proménné tohoto typu, § Cep, jeiz zmény
jasnosti objevil roku 1784 anglicky amatér John Goodricke. (Vlibec prvni objevenou cefeidou bylan Adl,
kterou 10. zafi 1784 objevil Edward Pigott.) Jsou to veleobri spektranich tfid F, G a K s periodickymi
zménami jasnosti a radianich rychlosti — viz obr. 3. Jgjich periody se pohybuji v rozmezi od nékolika
dni do skoro 100 dni a amplitudy svételnych zmeén Cini 01 — 20 . Jedna se o vyvinuté hvézdy v pasu
pulsani nestability, které jiz spélily i helium ve svych jadrech. Podle stéfi se rozliduji cefeidy tfidy | a
11, coz odpovida objekttim prvni a druhé populace hvézd. Typickym predstavitelem tfidy | je pravé § Cep
(spektrani typ F5lab), cefeidam typu Il se podle typické predstavitel ky fikataké hvézdy typu W Vir. Vztah
perioda — z&fivy vykon se pro cefeidy typu | all 1i8i, cefeidy typu | jsou pro danou pulsatni periodu asi 0
175 jasngSi nez cefeidy typu ll.

Kervellaakol. (2004) vyuzili interferometrickaurceni polomérli sedmi klasickych cefeid k novekalibraci
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nulového bodu vztahu perioda— z&fivy vykon, pficemz sklon pfimky pfijali z dfivé3i studie Gierenaakal.
(1998) zal ozené na cefeidach z Velkeho Magellanova mratna. Jejich ngjnovgSi vztah matedy tvar

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

Miry:  Miry patfi k nejnapadngSim proménnym hvézdam. Jgjich periody zmeén jasnosti a radianich
rychlosti jsou vesmeés delSi nez 100 dni aamplitudy svételnych zmeén jsou vétsi nez 170 a neziidka dosahuji
i vice nez 1070! Ve spektrech téchto hvézd se vyskytuji i silné emisni Cary. Klasickée vysvétleni je, Ze se
jednao obfi hvézdy v pozdnich vyvojovych stadiich.

Prototyp skupiny Mira Ceti (omikron Ceti) je hvézdou spektralni tfidy M71lle, jgjiz jasnost se méni
s periodou 33165 od 20 do 107*1. Sekundéarni slozkou Miry Ceti je bily trpaslik a snimky z Hubbleova
kosmického dalekohledu naznaCuji interakci mezi obéma hvézdami a vedou k odhadu poloméru Miry:
700R.

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

13.5 Hveézdy v pozdnich vyvojovych stadiich
13.5.1 Bilitrpadlici aZZ Ceti hvézdy

Bili trpaslici sev dvourozmérnéklasifikaci popisuji luminositni tfidou V11, mnohem Castgji sevSak v astrono-
micke literatufe objevuje oznaCeni DA, DB, DO apodobng, oznaCujici bilétrpasliky se spektry spektralnich
tfid A, B, O atd. Tfida DA je charakterizovana pritomnosti ¢ar vodiku v atmosféfe prislusnych hvézd,
u tfidy DB jsou pritomny ¢ary neutraniho helia. PodrobnéSim studiem se ukazalo, ze DA a DB trpadlici
tvori dveé odlisné skupiny objektll a dvé sekvence v HR diagramu. Relativni obsah heliav atmosférach DA
trpaslikl je nepatrny (He/H < 10~?). Naopak v atmosférach DB hvézd prakticky chybi vodik (He/H > 10°).
Byly nalezeny i nékteré pfechodné pfipady DB hvézd, oznatované DBA, u nichz |ze dabé Cary vodiku ve
spektrech pozorovat (He/H ~ 3-10x10%). Bili trpaslici klasifikovani DO jsou pokracovanim sekvekce DB
smérem k vySSim teplotam. Statistické studie relativni Cetnosti obou sekvenci ukazuji, Ze trpaslici typu DA
prevazuji, je jich asi 80 procent. Pomoci model il atmosfér slozenych bud z Gistého vodiku nebo helia byl
odhadnut rozsah efektivnich teplot DA trpaslikil v rozmezi od 7000 do 30000 K, pro DB hvézdy jeto 12000
az 30000 K.

Rozlozeni prostorovych rychlosti ukazuje, Ze naprosta vétsina bilych trpaslikll pochazi ze starsi popu-
lace|l. Existence dvou sekvenci sevysvétlujetim, Ze u nékterych objektl dojde nakonci stadiaasymptoticke
vétve obrll k tak mohutnym tepelnym pulslim, Ze se pfi nich nuklearnim horenim spotfebuje zbyvajici at-
mosfericky vodik azbudou jen tézsi prvky. U trpaslikl typu DA, kde se vodik takto nespotiebuje, dojde ke
zmizeni heliav diisledku zarive difuse.
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ZZ Cet hvézdy jsou bili trpadlici typu DA, u nichz dochazi k méfitelnym zménam jejich jasnosti.
Zmeny jasnosti jsou zfgimeé periodickée a Casto multiperiodické, a velmi rychlé. Periody znamych ZZ Cet
hvézd jsou mezi 100 a 1200 sekundami, coz je ale o hodné delSi, nez by odpovidalo jegich radidinim
pulsacim, takZe se dosti vSeobecné soudi, Ze pozorované zmeény jasnosti jsou projevem pulsaci neradianich.
Byla nalezena urcita korelace mezi amplitudou pozorovanych zmeén a slozitosti svételnych kfivek. ZZ Cet
hvézdy s malymi amplitudami do 0705 maji zpravidlaperiodické sinusove zmeény jasnosti, jgjichz periodaje
velmi stdla. V poslednich desetiletich je pulsacim ZZ Cet hvézd vénovana znatna pozornost, nebot’ existuje
opravnéna nadgje, Ze se s jgjich pomoci Ize dozvédét hodné o skutetné vnitini stavbé bilych trpaslikd,
podobnéjako v pripadé naSeho Slunce. Soudi se, Ze moznavsichni bili trpaslici typu DA se stavaji pulsatné
nestabilnimi, kdyZ se béhem svého vyvoje a postupného chladnuti dostavaji do oblasti s efektivni teplotou
mezi 13000 a 11000 K.

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

K lepSimu pochopeni vyvojového stadia bilych trpaslikll a souvislosti s hvézdami asymptoticke vétve
obr{i anovami (viz nize) pomahai studium bilych trpaslikd, ktefi jsou slozkami dvojhvézd. Napf. Kawkaa
Vennes (2003) urcili drahové elementy a studovali i elipsoidani proménnost dvojice BMP 71214 slozené
s bilého trpaslika DA a Cerveného trpaslika dMe, ktery téméf zaplfiuje Rocheovu mez. V této dvojhvézdé
Zfggmeé v budoucnu nastane pfenos hmoty a eruptivni zjasnéni. Drahové elementy nékolika horkych bilych
trpaslikd urGili Kawka a kol. (2008) na dalekych UV spektrech z druzice FUSE. Jde vesmés o soustavy,
které prodly stadiem asymptoticke vétve obrll se spoletnou obakou. Analyza chemického slozeni ukazuje,
Ze dochéazi k akreci hmoty na povrchu bilych trpaslikti z hvézdného vétru jejich priivodcll. O tom, Ze se
jedna skutecné o kompaktni objekty, sveédCi i vyrazny rozdil ve stfedni (systémoveé) radiani rychlosti bilych
trpaslikll ajejich priivodct zplisobeny v&tSim gravitaénim rudym posuvem bilych trpaslik.

13.5.2 Novy

Pokud je bily trpaslik slozkou dvojhvézdy a dojde k pfenosu hmoty bohaté na vodik z druhé slozky na
povrch bilého trpaslika, miize dochazet k velmi napadnym zjasnénim soustavy. Na povrchu bilého trpaslika
mUize nastat velmi bouflivé jaderné slué¢ovani vodiku na helium, coz vede k vybuchu a odvrzeni obalky do
okolniho prostoru. Pohyb hmoty velkymi rychlostmi se skuteCné u nov po vybuchu pozoruje.

Znamy jsou rovnéz trpaslici novy, dvojhvézdy sloZené z bilého trpaslikaa Cerveného trpaslika (normalni
hvézdy), jejichz obézné periody Cini jen nékolik hodin a u nichz dochazi k opakovanym zjasnénim o 3 az 5
hvézdnych velikosti béhem tydnli az nékolikalet. Soudi se, Ze i tyto objekty se zjasiuji v diisledku prenosu
hmoty mezi sloZzkami, mechanismusale patrné nesouvisi s nuklearnim hofenim, ale s nestabilitou akrecniho
disku kolem bilého trpaslika, jehoz opacita se v diisledku akrece po dosazeni uréité kritické hodnoty miize
velmi prudce zménit.

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

13.5.3 Supernovy

Supernovy predstavuiji jeden z nejnapadnéjSich jevl na obloze. Jedna se o hvézdy, které se béhem kratké
doby zjasni 0 mnoho magnitud, takze pokud k takovému zjasnéni dojde u objektt neprilis vzdaenych od
slunetni soustavy, je mozno po urcity Cas pozorovat supernovu na obloze i ve dne. Nasledujici pozvolny
pokles jasnosti mlize trvat i dva roky. PYi vzplanuti supernovy je hvézda témé' rozmetana do okolniho
prostoru, jak o tom po Case svédGi i pozorovani mlhovin kolem pozlistatku supernov.

Supernovy byvaji klasifikovany podle vzhledu spekter v maximu jasnosti do dvou zakladnich typ0.
Supernovy typu | neobsahuji ve spektrech Cary vodiku, supernovy typu Il ano. Supernovy typu | byvaji dale
déleny podle pritomnosti €i nepfitomnosti Car kfemiku a helia ve spektrech.

Supernovy typu la maji ve spektru pfi maximu jasnosti silné cary kfemiku aabsolutni visualni magnituda
v maximu dosahuje pro jednotlivé pozorované supernovy tohoto typu shodné hodnoty podle vztahu

My = —19,30 + 5log (%) (472)
(kde H, je Hubbleova konstanta), s disperzi pouze 03 a (B — V') = 0.

Supernovy typu Ib nemaji ve spektru pfi maximu jasnosti zadné ¢ary kfemiku ajegjich absolutni visualni
velikost pfi vzplanuti je asi 0 1-2 magnitudy niZSi nez pro superonovy la.

Supernovy typu I ¢ také nemagji ve spektru pfi maximu jasnosti ¢ary kfemiku a navic ani ary helia

Typ Il sedale déli podle vzhledu svételné kfivky. Spektrav maximu jasnosti jsou Casto temér jen spojita,
bez spektralnich Car. Pozdgji se objevuji emisni ary vodiku a jesté pozdéji zakazané cary kovl.

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

O supernovéach typu Ib/c all se soudi, Ze jsou vysledkem dynamické nestability v zavéretnych stadiich
vyvojejednotlivé hvézdy. Pi jeich vybuchu dojde k rozmetéani vétSiny hvézdného materidlu do prostoru a
zbude jen malé degenerované jadro, neutronova hvézda. Dlouho byl pfijiman model Langera akol. (1994)
rozpracovany dale Meynetem a Maederem (2003), podle kterého se hvézdy hmotngsi nez asi 40 M
po vycCerpani vodiku v jadru vyvinou ve svitivé modré proménng, zatimco hvézdy s hmotnostmi mezi
20 a40 M, se stanou svitivymi modrymi proménnymi az poté, co projdou stadiem Cervenych veleobrl.
V obou pfipadech vede dalSi vyvoj svitivych modrych proménnych ke stadiu WR hvézd a poté k explozi
jako supernovy typu Ib/c. Kotak a Vink (2006) ale pridli s nazorem, Ze vyboch supernovy miiZze nastat jiz
ve chvili, kdy se hvézda nachézi stadiu ve stadiu svitivé modré proménné.

Nova presngdi pozorovéani postupné odhaluji znatnou individualitu supernov alze se nadit toho, Ze i
teoretické predstavy o jgjich vzniku se budou jesté znatné vyvijet.
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