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univerzity v Brné

Zdenék Mikulasek: Uvod do fyziky hvézd

Dalsi, zcela pfepracovana elektronicka verze skript pro kursy ,Uvod do fyziky hvézd“ a ,Uvod
do fyziky hvézdnych systém(“, jez jsou uréeny posluchac¢im studia fyziky na Pfirodovédecké
fakulty Masarykovy univerzity v Brné (zejména se zamérenim na astrofyziku), budoucim uci-
telim fyziky, ale i jinym zajemcim o astronomii a astrofyziku

Oba kurzy jsou zvladnutelné se sumou znalosti, kterou studenti ziskavaji na stfedni Skole a
v 1. ro¢niku studia na vysoké Skole. Za optimalni povazujeme, kdyZz si studenti zaradi uvedené
kurzy do 2. nebo 3. roéniku svého studia. Kurzy: ,Uvod do fyziky hvézd“ a ,Uvod do fyziky
hvézdnych systém(“ se vzajemné doplfiuji s dalsimi dvéma predméty zakladni povahy:
,Obecnou astronomii“ a ,,Astronomickym pozorovanim®, a je proto zadouci, aby si tyto pfedmé-
ty studenti zapsali rovnéz. Doporucujeme, aby studenti, ktefi se zamysleji v budoucnu zaméfit
na astronomii, v 1. ro¢niku studia absolvovali téZ kursy ,Zaklady astronomie | a I, neni to vSak
podminkou.

Brno, c¢erven 2000
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1 Uvod. Fyzika a hvézdy

Hvézdy jsou nejtypiCtéjSi utvary ve vesmiru, soustfeduji v sobé vyznamnou cCast jeho
baryonové hmoty. Pochopeni stavby, projevd, vzniku a vyvoje hvézd je nezbytnym
pfedpokladem pro pochopeni stavby a vyvoje vysSich celkd (dvojhvézdy, hvézdokupy,
galaxie...) Dulezitost hvézd v astronomii je kone¢né patrna i ze samotného nazvu této
pfirodni védy: v starofectiné ,astro“ znamena hvézdu a ,nomos“ je zadkon. Astrono-
mie je tedy néco jako ,zakonik hvézd“. Ackoli moderni astronomie a astrofyzika
v sobé zahrnuje téZ studium planetarnich systému a jejich soucasti, mezihvézdné
astronomu. Je to pochopitelné dano i skutecnosti, Ze nejbliz§i hvézdou je Slunce, ob-
jekt, na némz jsme pfimo Zivotné zavisli.

Fyzika hvézd je disciplinou astrofyziky, jez se zabyva fyzikalni povahou, stavbou hvézd a fyzi-
kalnimi déji, které v nich probihaji. Pokrok ve fyzice hvézd urduje nejen stupen nasich znalosti o
hvézdach samych, ale zejména pokrok v teoretické i experimentalni fyzice. Fyzika hvézd je vy-
znamnou aplikaci fyziky, jejimz cilem je na zakladé existujicich fyzikalnich zakonl pochopit, vy-
svétlit a pfedpovédét chovani hvézd a hvézdnych systému. Astrofyzikalni vyzkum navic velmi
blahodarné ovliviiuje rozvoj fyziky mj. i tim, ze neustale pfichazi s novymi fyzikalnimi problémy a
napomaha k ovérovani fyzikalnich zakonl v extrémnich podminkach, které hned tak nebude
mozné v pozemskych laboratofich napodobit.

V tomto oddilu skript se nejprve ve stru¢nosti seznamime s vyvojem poznani
hvézd, ktery vyustil ve vznik astrofyziky, fyzikalnimi jednotkami, které bézné ve fyzice
hvézd pouzivame, dale je tu uveden soupis zakladnich fyzikalnich konstant, které
budeme v dalSim vykladu pouzivat. Nasleduje nezbytné seznameni se zakladnim
zdrojem informaci o kosmickych objektech: elektromagnetickym zarenim a specific-
kou astronomickou fotometrii, s charakteristikami Slunce a ostatnich hvézd.

1.1 Prvni predstavy o povaze Slunce a hvézd. Zrod astrofyziky

Starovék a stredovék

Zdanliveé trivialni tvrzeni, které patfi do zakladni védomostni vybavy skolakl: Hvézdy
jsou rizné vzdalena slunce predstavovalo takovou miru abstrakce, Ze se ji starovéci
a stfedovéci astronomové nedobrali. Chapani povahy hvézd tak bylo dosti odliSné od
soucasného.
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Hvézdy byly vSeobecné byly povazovany za stalice — objekty neproménné co do
jasnosti a polohy na hvézdné obloze. Predstavovaly tak jen jakousi kulisu, na jejimz
pozadi probihaly astronomicky zajimavé a dulezité déje — pohyby planet, Slunce a
Mésice. Promérovani kulisy neni nikdy aktualni, vzhledem k neménnosti je Ize odlozit
na neurcito.

Tento staticky nahled na hvézdy jesté prohloubil THALES z MILETU (?624-?548 pf. n. l.), jenz
vSechny hvézdy odsunul na jednu z nebeskych sfér, ktera se kolem Zemé otoci jednou za je-
den hvézdny den. S ohledem na to, Ze stfed této sféry souhlasil se stfedem Zemé, byly
vSechny tyto hvézdy od nas stejné daleko. PYTHAGOROVCI (3. stol. pf. n. I.) navic soudili, ze
hvézdna sféra sférou desatou, posledni. Intuitivné se tak prfedpokladalo, ze hvézdy jsou dal
nez ostatni nebeska télesa. ANAXIMANDROS (?610-546 pf. n. |.) ve hvézdach vidél prihledy do
trubic obsahujicich ohen, jez plapola za posledni ze sfér.

DEMOKRITOS Z ABDER (?340-283 pf. n. |.), jenz proslul vyjime€né spravnym nahledem na svét,
jiz spekuloval o nekone€ném prostoru s nesCisinymi svéty podobnymi tomu nasemu. Spravné
rozpoznal povahu MIé&né drahy, o niz tvrdil, Ze je tvofena hvézdami, které jsou natolik slabé,
Ze je jednotlivé nevidime, ale v kolektivu ano. Nemél v8ak nasledovniky, takZze dalSi vyvoj
predstav o hvézdach pfili§ neovlivnil.

Starovékou fyziku dovrSil ARISTOTELES ZE STAGIERY (384-322 pf. n. |.), nejvétsi sys-
tematik starovéku. Hvézdam, jez jsou podle néj, utvary na sféfe, je vlastni kruhovy,
rovnomérny pohyb. Jsou sloZeny z jiné substance nez pozemské substance (éter —
vécné pohyblivy), pro niz neplati pozemska, ale nebeska fyzika. Aristotelova autorita
umrtvila dalSi studium hvézd az do novovéku.

Neméfitelnost roéni paralaxy') hvézd byla dlouho jednim z nejpadnéjsich argumentt proti he-

liocentrickému nahledu na usporadani slune¢ni soustavy. Nikdo totiz neoCekaval, ze by hvéz-
dy mohly natolik daleko, Ze by jejich paralaxa byla proto neméfitelna.

NejvétSim astronomem, pozorovatelem, matematikem a konstruktérem astronomickych pfi-
stroju starovéku byl HIPPARCHOS z NICEJI (190-125 pF. n. I.), byl to ,Tycho Brahe starovéku.”
Mimoradné se zaslouZil i o hvézdnou astronomii tim, Ze jako prvni sestavil v roce 129 pf. n. I.
katalog poloh a jasnosti 1080 hvézd, zavedl soustavu hvézdnych velikosti, ktera se v zasadé
pouziva dodnes. VétSinu pozorovani provedl 161-127 pf. n. . na Rhodu a v Alexandrii. Kata-
log sam se nezachoval, nicméné jeho prepoctena podoba byla sou¢asti PTOLEMAIOVA (7?85 -
?165) Almagestu. Na poCest Hipparcha byla pojmenovana prvni astrometricka druzice
HIPPARCOS (HIgh Precission PArallax Collecting Satellite).?)

Pocatek novovéku

Na sféru stalic véfili i novovéci zastanci heliocentrického systému: MIKULAS KOPERNIK
(1473-1543) a JOHANNES KEPLER (1518-79). Ti ovSem predpokladali, ze stalice jsou

') V disledku roéniho ob&Zného pohybu Zemé kolem Slunce opisuji blizsi hvézdy na pozadi velmi
vzdalenych hvézd béhem roku tzv. paralaktickou elipsu, jejiz velka poloosa je tzv. paralaxa hvézdy.

2) Druzice Hipparcos, ktera pracovala v letech 1989-93, je ziejmé nejzaslouzilejsi astronomickou
druzici vSech dob. Pro fyziku hvézd je dllezité, ze velmi presné zmérila vzdalenosti 118 000
hvézd, coz umoziiuje uréit jejich poloméry. Navic ziskala kvalitni méfeni jasnosti hvézd, ktera
v kombinaci s pozemskymi daty umoznuji studovat mnoho proménnych hvézd, 3000 jich téz sa-
ma objevila.
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od nas velmi daleko: Kopernik soudil, Ze polomér hvézdné sféry je minimalné 40 mi-
liont pramért Zemé (3400 astronomickych jednotek - AU).

NejvétSi pozorovatel éry pfed vynalezem dalekohledu — TYCHO BRAHE (1546-1601), soudil, ze
jasné hvézdy maji uhlové priméry 2’, takze mu pfi kopernikovské vzdalenosti 3400 AU vy-
chazely neprijatelné obfi rozméry hvézd kolem 2 AU. Hvézdy podle né&j byly nutné bliz. Kdyby
platil heliocentricky model, pak by mély hvézdy vykazovat méfitelny paralakticky pohyb, coz
ovSem Brahe nezjistil. | z toho divodu popiral heliocentrismus a sestrojil specialni model, kde
kolem nehybné Zemé obihalo Slunce, stfed slunecni soustavy.

Jeho argumenty zpochybnil az Galileo GALILEI (1564-1642), ktery ukazal, Ze pfi pozorovani
dalekohledem i pfi vétSich zvétSenich zlstavaji Uhlové rozméry kotouckl hvézd stejné.
ROBERT HOOKE (1635-1703) pak roku 1674 dokazal, Ze Uhlovy primér hvézd musi byt mensi
mensi nez 1°.

RUzné vzdalenosti hvézd zfejmé poprvé uvazoval az THOMAS DIGGES (1546-95) roku 1576.%)
Myslenku od néj pfevzal i GIORDANO BRUNO (1548-1600), volnomyslenkarsky dominikansky
mnich, jenz rovnéz hlasal, ze hvézdy jsou podobné Slunci a ze vSechny planety jsou obydle-
ny. Tim vlastné zrovnopravnil véechny hvézdy a z filozofického hlediska to byl prvni disledny
odklon od ...centrism0 v§eho druhu.

Brahe se hvézdam kromé méreni jejich paralaxy vénoval i z toho dlvodu, Ze se snazil sestavit
spolu s VILEMEM HESSENSKYM co nejpfesnéjsi katalog stalic se zmérFenymi soufadnicemi a
hvézdnou velikosti. K této aktivité ho pfiméla nova hvézda, ktera se roku 1572 objevila
v Kasijopeji. Katalog mél i propristé zabranit tomu, aby nové hvézdy neunikly pozornosti a
mohly byt bezpe€né odliSeny od hvézd jizZ znamych. Praci nedokondil.

Tim zacina historie novodobé hvézdné astronomie, ktera vzapéti dostala nové impulsy po za-
vedeni dalekohledu. Zacaly objevy proménnych hvézd — 1596 DAVID FABRICIUS (1564-1617)
objevil Miru. Nalezy to ale byly nahodné, na systematické vyhledavani a studium doba jesté
nedozrala.

Galilei mél Ivi podil na experimentalnim popfFeni aristotelovské fyziky, které bylo nezbytnym
predstupném k dneSnimu nazirani svéta, kde vSude plati tytéz fyzikalni zakony. Astronomii
v8ak prospél také tim, zZe zfejmeé jako prvni (na prelomu let 1609/10) pouzil k astronomickym
pozorovanim dalekohled. Jim objevil mj. skvrny na Slunci a jeho rotaci. Zjistil, Ze hvézd je
mnohem vice, neZ kolik jich vidime okem. Potvrdil Démokritovu4) hypotézu o hvézdné podsta-
té Mlécné drahy. V Plejadach napocital pres Ctyficet hvézd, rozpoznal prvni hvézdokupy. Spo-
lu se svym kolegou, profesorem matematiky v Pise, benediktynem BENEDETTEM CASTELLIM
(1577-1643) objevili téz dvojhvézdy (1617). Vétsinu svych nalezli popsal ve spisku Nuncius
sidereus.
,Nové“ hvézdy nabouraly aristotelovsky pohled na svét s dvoji fyzikou pro Zemi a
nebesa. Ménily se a byly pfitom prokazatelné dal nez Mésic, nebot’ jejich paralaxa
byla (na rozdil od Mésice) neméfitelna. Revoluci ve fyzice ukoncCil ISAAC NEWTON
(1642-1727) formulaci pohybovych zakoni a zejména zakona gravitacniho, ktery
v pIném rozsahu plati jak v pozemské laboratofi, tak kdekoli ve vesmiru. Ukazuje se,
Ze pravé gravitace a setrvacnost jsou témi hlavnimi momenty, které urc€uji povahu
déni v celém vesmiru.

%) Viz C. J. Corbally (1999)

*) DEMOKRITOS (470-360 pf. n. I.), prvni viestranné vzdélany a pfirodovédné orientovany staro-
veky filozof. Zabyval se téz atomismem.
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Prvni vyznamny objev ve hvézdné astronomii ucinil kralovsky astronom EDMOND
HALLEY (1656-1742), jenz nalezl viastni pohyb hvézd (1717). Porovnanim vlastnich
pozorovani ze svaté Heleny (1676) s katalogy Flamsteedovymi®), Tychonovymi a
Ptolemaiovou verzi Hipparchova katalogu zjistil, ze Aldebaran, Sirius, Arktur a Betel-
geuze jevi znatelny posuv. Tento vlastni pohyb Halley spravné pfipsal prostorovému
pohybu hvézd vi¢&i pozorovateli (Slunci). V8e bylo potvrzeno jiz v roce 1760, kdy
ToBIAS MAYER (1723-62) odvodil vilastni pohyby 57 hvézd. Pfedstava kristalovych
sfér nebyla jiz nadale udrzitelna.

Rozmeéry a povaha Slunce

Uz od starovéku uc€enci soudili, Ze Slunce, podobné jako Zemé a Mésic, ma podobu
koule. Ze Zemé Slunce vidime jako kotoucek o priiméru 32’, coz v zasadé umoznuje
stanovit i jeho polomér v délkovych jednotkach. Musime vSak znat linearni vzdale-
nost Zemé-Slunce, neboli délku astronomické jednotky (AU). Skute€nosti blizkou
pfedstavu o vzdalenosti Slunce, ale i dalSich téles slune¢ni soustavy, si lidé ucinili
teprve v roce 1672. Tehdy na zakladé vysledk( soubézného pozorovani polohy Mar-
su®) ze dvou odlehlych mist na zemského povrchu byla velikost astronomické jednot-
ky stanovena na 140 miliond kilometrd.”)

Slunce se tak se svym prumérem pres milion kilometrt definitivné stalo bezkonku-
renc¢né nejvétSim télesem ve slunecéni soustavé. Jeho rozmér ovSem spiSe pUsobil
rozpaky, protoze tehdejSi véda si s tak gigantickym télesem nevédéla rady.

Prvni dochovany odhad velikosti Slunce pochazi od idbnského filozofa ANAXAGORA Z KLAZOMEN
(asi 500 — 428 pr.n.l.), ktery pfisel v poloviné 5. stol. pf. n. I. do Athén pfednaset svou pfirodni
filozofii. Ten tvrdil, Ze Slunce je Zhavy kamen velky jako Peloponnésos. Vyneslo mu to obza-
lobu z bezboznosti, nebot’ Slunce méli Athénané za boha, o jehoz ,rozmérech® se prosté neu-
vazuje, takze musel Athény kvapem opustit. Z dneSniho hlediska je zfejmé, Ze velikost i vzda-
lenost Slunce podcenil zhruba o 4 fady, nicméné v jeho dobé& znamenal ten odhad revolu¢ni
zvrat v pfedstavach o rozlehlosti vesmiru a velikosti nebeskych téles.

Astronom ARISTARCHOS ZE SAMU (310-230 pf. n. I) dvé stoleti po Anaxagorovi na zakladé pozo-
rovani uhlové vzdalenosti Slunce a Mésice v okamziku prvni ¢tvrti odhadl vzdalenost Slunce na
19nasobek vzdalenosti Zemé-Mésic. Vzhledem k tomu, ze z mésiCnich zatméni znal pomér
pramérd Zemé a Mésice, byl schopen vypocitat, Ze Slunce nutné musi byt nejméné sedmkrat
vétSi Zemé! Zhruba stejnou predstavu o vzdalenosti Slunce méli i astronomové z Keplerovy do-
by, ktefi délku astronomické jednotky oceriovali na 7 milion( kilometrQ, coz je 1/21 jeji skute¢né
velikosti.

Pozornost astronom( se na poc¢atku novovéku soustfedovala predev§im na promé-

fovani poloh a pohybl kosmickych objektl, studiem fyzikalni povahy Slunce a hvézd
se zadny z astronom0 cilené nezabyval. Jejich nazory na véc se tak dovidame jen

®) Reverend JOHN FLAMSTEED (1646-1719), anglicky astronom.
®) Podrobnéji v popularni knize Rudolfa Kippenhahna (1999): ,Odhalena tajemstvi Slunce®.

7y Astronomicka jednotka patii mezi vedlej$i jednotky SI: 1 AU = 1,495 979 10" m, je tedy 0 7%
veétsi nez jeji tehdejSi urceni.
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zprostifedkované z kusych poznamek ¢i dobovych ,popularizaénich vykladd“ zamé-
fenych zejména na objasnéni fenoménu slunecnich skvrn.

Objev®) sluneénich skvrn do jisté miry narusil tehdy viadnouci koncept Slunce jako koule &is-
tého svétla (odtud nazev pro viditelny povrch Slunce — fotosféra = koule svétla). Prvni vyklady
slunecnich skvrn proto vidély ve sluneénich skvrnach temna télesa promitajici se na slunecni
kotou€. Po zdokonaleni pozorovaci techniky v3ak toto vysvétleni jiZ neobstalo (nepravidelny
tvar skvrn, jejich vyvoj, penumbra). V poloviné 18. stoleti se soudilo, ze skvrny jsou vrcholky
hor vy€nivajicich ze svételného oceanu, pfipadné sopky chrlici saze a Skvaru. V roce 1769
v8ak skotsky astronom ALEXANDER WILSON (1714-1786) ukazal, ze perspektivni zkracovani
okraju skvrny okraji rotujiciho Slunce spi§ nasvédcuje tomu, Ze jde o deprese, jakési diry do
zarivého slunec¢niho povrchu (1774).

Tuto predstavu podporoval i WILLIAM HERSCHEL (1738-1822). Ten ve Slunci vidél tmavou hor-
natou kouli, nejspiSe obydlenou Slunec¢nany, obklopenou hustou vrstvou mrakd chranicich
zrak obyvatel pred nesnesitelnym jasem a zarem z vnéjSku. Slunec¢ni skvrny jsou pak prarvy
v mracich, jimiz vidime az na dno. Diky Herschelové autorité byl tento, z dnesniho hlediska
kuriézni nazor akceptovan vétsinou astronomu. Slunce tedy nebylo nic vic nez velka planeta
podobna Zemi. Nepfijemny rozdil mezi hvézdou a planetou se tak smazal. To bylo v pofadku,
protoZe existence planet byla zdGvodnitelna tim, Ze tato télesa jsou stvorena k tomu, aby nes-
la Zivot. Vyplyvalo to ze vSeobecného pfesvédceni, Ze vSe je ve svété zafizeno zcela ucelné —
ve shodé s uradkem Bozim.

JOHN HERSCHEL (1792-1871) otcovu predstavu zdokonalil v tom smyslu, ze sluneéni skvrny
jsou obrovské viry ve slunec¢ni atmosfére. Jeho pohled podpofil i objev RICHARDA CHRISTO-
PHERA CARRINGTONA (1826-1875), jenz na zakladé svych pozorovani pohybl sluneénich skvrn
na slunec¢nim disku dokazal, ze slunecni fotosféra nerotuje jako tuhé téleso. Zacalo se tak
spekulovat o tom, Ze povrchové vrstvy Slunce asi budou slozeny ze Zhavych plynu.

Spektralni rozklad svétla Slunce a hvézd. Objev spektralnich ¢ar

Zcela nové informace v sobé obsahuje slunecni a hvézdné spektrum. Vazné pokusy
s rozkladem sluneéniho svétla hranolem zapogal jiz v roce 1666 sam Isaac Newton.®)
Ukazal, Ze duhovy pas spektralné Cistych (dale nerozlozitelnych) barev, Cili tzv. spek-
trum Ize opét slozit v bilé svétlo.
Na jeho experimenty navazal 1802 anglicky fyzik WILLIAM HYDE WOLLASTON (1766-1828), jenz
vstupni dirku nahradil uzkou Stérbinou. Barvy se tak jesté vycistily, nicméné se tu nec¢ekané
objevily temné Cary. Wollaston je kvalifikoval jako hranice mezi osmi ,pfirozenymi“ barvami
spektra.
V roce 1814 experimentoval vytecny némecky optik JOSEPH VON FRAUNHOFFER (1787-
1826) s hranoly z riznych druhl skel. Pomoci nich ve slune¢nim spektru objevil tisice

®) Sluneéni skvrny objevili takika sougasné kolem roku 1610 anglicky matematik a filozof THOMAS
HARRIOT (1560-1621), bavorsky jezuita CHRISTOPH SCHEINER (1575-1650), italsky fyzik a astro-
nom Galileo Galilei a frisky astronom JOHANNES FABRICIUS (1587-1616), ktery cely jev téZ popsal
v knize. Témto pozorovanim vedenym vesmés dalekohledy pfedchazela Cetna fada pozorovani
skvrn bud’ pouhyma ocima nebo promitnutim sluneéniho kotouce (1607 pozorovani Keplerovo).

9) Je dolozeno, Ze uz pfed Newtonem se podobnymi problémy zabyval ¢esky u¢enec JAN MAREK
MARCI z Kronlandu (1595-1667).
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temnych &ar rlizné Sifky a intenzity. Aniz védél, co znamenaji, pofidil 1817 jejich kata-
log s 324 polozkami. Caram ve spektru se pak téz fikalo Fraunhofferovy é&éry.
Fraunhoffer svym primitivnim spektroskopem pozoroval téz Mésic a zjistil, Ze dle oCekavani
jevi slune¢ni spektrum, a hvézdy, u nichz zjistil, Ze se jejich spektra od slunecniho obc&as lisi
(Sirius, Castor).
Nejvice ho zaujala dvojita temna ¢ara (D) ve zluté oblasti, s niz se setkal nejen ve slunecnim
spektru, ale i ve spektrech hvézd Slunci podobnych (Pollux, Capella). PovSiml si rovnéz, ze
vtémz misté spektra plamene plynového hofaku se vyskytuje tyz Carovy dublet, jenze
v emisni podobé. Pozdéji bylo zjisténo, Ze jde o ¢ary sodiku, ktery se do plamene dostava ve
stopach kuchyriské soli v lidském potu.
Zcela zasadni pfinos ovSem znamenaji prace dvou némeckych fyziki: ROBERTA
WILHELMA BUNSENA (1811-99) a GUSTAVA-ROBERTA KIRCHHOFFA (1824-87). Tito védci
pfi rozboru spektra Slunce a jasnych hvézd nasli nezvratné dukazy, ze atmosféry
téchto objektl jsou tvorfeny tymiz chemickymi prvky s nimiz se setkavame v pozem-
skych materialech. Tim byl poloZzen zaklad pro dnes vSeobecné pfijimany koncept
materialni jednoty svéta, jenz nam ve svych dusledcich umoznuje zkoumat a vy-
kladat vlastnosti kosmickych objekttd pomoci fyzikalnich metod a zakond. Zrodila se
nova védni disciplina — astrofyzika.

1.2 Fyzikalni konstanty a jednotky

Veskery astrofyzikalni vyzkum je zaloZen na pfedpokladu, Ze vSude ve vesmiru plati
tytéz fyzikalni zakony, jako u nas na Zemi. Tyto fyzikalni zakony, urCuji vlastnosti a
chovani v§ech objektl po kvalitativni i kvantitativni strance. Je to pravé systém fyzi-
kalnich zakon, ktery sjednocuje a uréuje vzhled svéta.

Stavba, vyvoj a vabec vSechny vlastnosti hvézd jsou vyslednici nejriznéjSich in-
terakci soucasti hvézdy a jejiho okoli na makroskopické i mikroskopické urovni.
K jejich popisu a pochopeni jsou nezbytné poznatky z oblasti teoretické mechaniky,
teorie zareni, kvantové mechaniky, fyziky elementarnich ¢astic, atomové a molekulo-
vé fyziky a statistiky.

V dal$im vykladu budeme dusledné drzet mezinarodni soustavy jednotek S/, s jejimi
zakladnimi jednotkami, pfipadné povolenymi vedlejSimi. Jen vyjimecné budeme uzivat
nékteré specialni astrofyzikalni jednotky, které v soustavé jednotek S/ nejsou zastoupe-
ny. Vzhledem k tomu, Ze se v odborné literatufe (zejména zahranicni) setkavame téz
s jinymi jednotkami (pfevazné v soustavé CGS), uvedeme si vzajemné prevody:

Délka

angstrém 1A=10"m=0,1nm

astronomicka jednotka (vedlejSi jednotka SI) 1 AU =1,495 979 10" m

svételny rok (vedlejsi jednotka SI) 11y =9,460 528 10" m

parsek (vedlejSi jednotka S/) 1 pc =3,085 678 10" m =206 264,81 AU
Cas

den 1d=86400s

tropicky rok 1r1=365242199d =3,1556926 10" s
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Sila
dyn 1dyn =10°N

Tlak
fyzikalni atmosféra 1 atm =760 torr = 101 325 Pa
torr 1 torr = 133,322 Pa

Energie
erg lerg=1g em’s?=10"J
mezinarodni kalorie 1 cal =4,1868 J
eV (vedlejsi jednotka SI) 1eV =1,602 176 462(63) 10 "° J

Vykon, zafivy tok
nominalni Slunce'®) 1L,=3,846 -10%® W (presné)

Magneticka indukce
gauss 1Gs=10"T

Fyzikalni konstanty bézné pouzivané v astrofyzice'"):
atomova hmotnostni jednotka u =1,660 538 73(13) 107’ kg
Avogadrova konstanta A =6,022 141 99(47) -10%° mol™
Bohrv polomér ap = 5,291 772 083(19) 10" m
Boltzmannova konstanta k = 1,380 6503(24) 102 J K

= 8,617 342 10° eV K™

Comptonova vinova délka elektronu Ac = 2,426 310 215(18) 10 * m
elementarni naboj e =1,602 176 462(63) -107"° C
gravitacni konstanta G = 6,672 59(85) 10" m® kg_1s_2
klidova hmotnost elektronu me = 9,109 381 88(72) -10™" kg
klidova hmotnost neutronu mn = 1,674 927 16(13) 107’ kg
klidova hmotnost protonu mp = 1,672 621 58(13) -10™' kg
magneticky moment elektronu Me = 9,284 763 62(37) 107 A m?
magneticky moment protonu Hp = 1,410 606 633(58) 10°Am’
mérny naboj elektronu elme = 1,758 820 174(71) 10" C kg™
normalni tihové zrychleni gn = 9,806 65 m s> (pfesné)
permeabilita vakua Ho=4T 10" H m ™' (pFesné)
permitivita vakua & =18,854 187817 10 " Fm’™
pomeér hmotnosti protonu a elektronu mp/me = 1 836,152 6675(71)
rychlost svétla ve vakuu ¢ =2,997 924 58 108 m s~ (pfesné)
Planckova konstanta h = 6,626 068 76(52) 10 J s
plynova konstanta R =8,314 472(15) J mol”' K’
Rydbergova konstanta R_ =1,097 373 1568549(83) 10" m™
Stefanova-Boltzmannova konstanta o0 =5,670400(40) 10°Wm?2K?

1% Tato vedlej§i jednotka vykonu, resp. zafivého toku byla zavedena v roce 1997 rozhodnutim

Mezinarodni astronomické unie. Viz: Transactions of the IAU, vol. XXIlIB, Proceedings of the 23
General Assembly, ed. Andersen J., p. 141 and 181. Kluwer Accademic Press, 1999

") Hodnoty konstant véetné jejich chyb byly prevzaty z Gdaijil uvefejnénych Fyzikalni laboratofi Na-
rodniho Ustavu standard(l a technologii (NIST) — konstanty z roku 1998. V zavorce za ¢iselnou
hodnotou konstanty je uvedena nejistota vztahujici se k poslednim uvedenym platnym cifram:

u = 1,660 538 73(13) 10™*" kg = (1,660 538 73:0,000 000 13) 10 kg.
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1.3 Z ¢eho je vesmir vystavén?

Nejmensimi stavebnimi kameny vesmiru jsou tzv. elementarni ¢astice, jez nékdy délime na /at-
kové — zejména protony, neutrony, elektrony, a na ¢astice pole, které zprostfedkovavaji vzajem-
nou interakci mezi nimi — fotony, mezony, gravitony aj. VSechny ¢astice na sebe plsobi gravitac-
nimi silami, pfipadné jinymi typy interakci (slaba, jaderna, elektromagneticka). Castice vytvareji
hierarchické struktury, které Ize seradit bud podle hmotnosti nebo podle jejich ,charakteristické-
ho“ rozméru.

Obr. 1 Hmotnosti a rozméry
objekti ve vesmiru

jademd ¢ - slektromagne fat.

! 0Z0rOVaN: mir
400y p vany vesm

o _Nejmensimi“ elementar-
nimi  Casticemi, jejichz
existence je prokazana,
jsou neutralni  leptony
(Castice, které se
neucastni jaderné
interakce) zvané neutrina.
Ta interaguji jen
gravitacné a slabé. Jejich
ucinny  prifez  roste
s energii, typicky ucinny

: , prifez &ini fadové 107°

; komety desdy  ousay R 2 I
I J";g/,,mm cerme dry m”~. | relativné vysoce
’ - energeticka neutrina
hladce prochazeji celymi
hvézdami. Neutrina bézné
vznikaji pfi  jadernych
reakcich, probihajicich

v centrech hvézd. Ve

vesmiru téz zfejmeé

existuje obrovské
mnozstvi tzv. reliktnich
neutrin, ktera vSak maji

i natolik nizkou energii, ze

FAAAMAAAL WAL AL LA ALl IARLKALAS AN AR IAYRERY jejich detekce neni

v dohledu. Pokud maji
nenulovou klidovou hmotnost, mohou v sobé& obsahovat vyznamnou ¢ast hmoty celého vesmi-
ru, nebot jejich pocet o mnoho fadl prevysuje pocet baryona.

e V prostoru mezi hvézdami i v nitrech hvézd se setkdavame s jednotlivymi protony, neutrony, i
s jejich systémy — tzv. jadry prvkd. Charakteristickym rozmérem tohoto typu ¢astic je 107"° m.

o Casto nachazime i celé atomy, ob&as ionizované, a volné elektrony — rozméry atom( jsou da-
ny rozmérem jejich elektronovych obdalek: 107" m (rozmérem elektronu). Mezihvézdny plyn je
tvofen zejména atomarnim vodikem.

e Atomy se vazou i do molekul, nékdy i velmi komplikovanych. Charakteristicka velikost molekul
je 10~ m. Nejfrekventovanéjsi molekulou mezihvézdného plynu je dle o€ekavani molekula vo-
diku — H,.
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e KomplikovangjSimi kosmickymi strukturami s vrstevnatou strukturou a specifickym vyvojovym
cyklem jsou pevna zrna tvofici prachovou sloZzku mezihvézdné latky. Bézné se setkavame
s prachovymi ¢asticemi o charakteristické velikosti od 107 do 107° m. Mezihvézdny prach roz-
hodujici mérou pfispiva k celkové extinkci prochazejiciho zareni.

e K mezihvézdné latce je mozné téz zapocitat i fotony nejriznéjSich vinovych délek a pavodu.
Pocetné mezi nimi pfevazuji fotony reliktni pochazejici z obdobi raného vesmiru. Vinova délka
typického reliktniho fotonu je 107 m, délka optického zareni pochazejiciho z horkych fotosfér
hvézd je pfiblizné 2000krat mensi: 5 10" m. Velmi vzacné jsou fotony ultrafialového, rentge-
nového nebo gama zareni.

e V prostoru planetarnich soustav se hojné vyskytuji mikrometeoroidy a meteoroidy, které jsou
nejCastéji vysledkem vzajemnych srazek planetek a rozpadu kometarnich jader. Drobnégjsi
Céastice najdeme téz v prstencich kolem velkych planet. Pohromadé jsou drZeny negravitacni-
mi silami. Velikost: 107 az 10 m.

e VeétSimi a strukturovanéjSimi télesy v meziplanetarni latce jsou jadra komet a planetky (astero-
idy) — charakteristicky rozmér 10° - 10° m. Vétsi z planetek jsou jiz vazany gravitacné.

e Okolo hvézd krouzi téz planety o charakteristickém rozméru 10° az 10° m obklopené suitou
vlastnich druzic o velikosti od planetky az po mensi planetu. Planety a jejich mésice drzi po-
hromadé vlastni gravitace.

e Prechodem mezi planetami a klasickymi hvézdami jsou hnédi trpaslici o rozmérech planet,
s hmotnostmi 0,01 az 0,075 Mg,
znamna C¢ast baryonové latky ve vesmiru, jsou hvézdy.

e Dvojhvézdy a vicenasobné hvézdné soustavy — v téchto gravitaéné vazanych soustavach se
vyskytuje kolem 75 % hvézd. Vzdalenosti sloZzek jsou velice rozmanité — od polomér( Slunce
(’IO9 m) po tisice AU (1014 m). Nasobné hvézdy existuji pospolu zpravidla uz od svého zrozeni,
vznik dvojhvézdy je snazSi nez vznik hvézdy osamélé.

e VeétSina mezihvézdné latky je vazana v tzv. obrfich molekulovych oblacich, shlucich mezi-
hvézdné latky o hmotnosti 10° az 10° Slunci a charakteristickym rozmérem nékolika desitek
parsekd. Tyto oblaky maji komplikovanou vnitini strukturu, maji i sv{j vlastni vyvojovy cyklus.
Za pfiznivych okolnosti v nich vznikaji nové hvézdy i jejich soustavy.

e Hvézdokupy — hvézdné soustavy drzené pohromadé vlastni gravitaci, jeZz obsahuji desitky
(chudé oteviené hvézdokupy) az miliony hvézd (bohaté kulové hvézdokupy), s linearni rozmé-
ry od jednotek az po stovky parsek.

e Galaxie — gravitané vazané soustavy o rozméru fadové 10*" m sestavaijici se z 10° az 10"
hvézd, nase Galaxie, o priméru 10 m (30 kpc), obsahuje 2 10" hvézd. Galaxie vznikly
v ranych fazich vyvoje vesmiru gravitacnim zhroucenim zarode¢&ného plynu. Utvofily se proto-
galaxie a v nich pak vznikla prvni generace hvézd, z nichz &ast je vazana v kulovych hvézdo-
kupéch. K celkové hmotnosti galaxii kromé hvézd a mezihvézdné latky zfejmé asi z 90 % pfi-
spiva tzv. skryta latka dosud neznamé povahy.

e Kupy galaxii — galaxie obCas tvofi vy$Si gravitatné vazané celky — s mnoha tisici ¢leny a cha-
rakteristickym rozmérem fadové 10** m.

o Jednotlivé galaxie a jejich kupy vytvareji bunéénou strukturu, rozméry bunék jsou 10** a2 10° m.

e Polomér pozorovatelného vesmiru (ve svételnych letech je Ciselné roven stafi vesmiru) — asi
1,4-10" Iy — 1,3 -10°® m — 4300 Mpc.
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1.4 Elektromagnetické zareni. Zaklady astronomické fotometrie

Elektromagnetické zareni. Fotony

Dulezitou soucasti materialu hvézdy je elektromagnetické zareni. Ve vétSiné hvézd
zprostfedkovava prenos energie z centralnich oblasti na povrch, ve hmotnéjSich
hvézdach se vyznamné podili na tlaku hvézdného materialu. Zcela nezastupitelnou
roli ma pfi pfenosu energie z povrchu hvézd do prostoru, jelikoZz se dokaze Sifit i va-
kuem. Podtrhnéme, Ze praveé tato vlastnost elektromagnetického zareni je pro nas Zi-
votné dulezita. Elektromagnetické zareni navic prenasi dulezité informace o hvéz-
dach, bez nichz bychom nemohli tyto objekty studovat.

Elektromagnetické zareni nebo téZ jen zareni, je podle Maxwellovy'?) teorie elek-
tromagnetického pole pficnym vinénim, kde proménné vektory magnetické indukce a
elektrické intenzity jsou vzajemné kolmé a souCasné kolmé ke sméru Sifeni (Poyn-
tinglv vektor). Zakladnimi charakteristikami elektromagnetického zafeni jsou frek-
vence (kmitoCet) v udavana v hertzich (Hz) nebo vinova délka Audavana v metrech
nebo jeho zlomcich.

Ve vakuu se elektromagnetické zafeni Sifi rychlosti c, ktera patfi k zakladnim fyzi-
kalnim konstantam. Je to sou¢asné maximalni a neprekrocitelna rychlost, jiz se ma-
Ze jakykoli objekt v inercialni soustavé pohybovat. Frekvence a vinova délka elek-
tromagnetického zareni ve vakuu jsou spolu vazany relaci:

c=vAi
V optickém prostredi, ¢ili obecné mimo vakuum, se toto zafeni Sifi rychlosti v, v = ¢/n, kde n je
tzv. index lomu (n >1). Pfi pfestupu zafeni z jednoho optického prostfedi do druhého se neméni
frekvence'®), vinova délka je funkci indexu lomu:

"4 (o
i=Y=°
14

Pokud ma zareni pouze jedinou vinovou délku (kmitoCet), hovofime o tzv. mono-
chromatickem zareni. Realné zdroje vSak nikdy zcela monochromatické zareni nevy-
silaji, vzdy je to smés zareni o riznych vinovych délkach. Funkce zastoupeni zareni
podle vinové délky se nazyva spektrum zareni.

Jestlize se ve spektru vyskytuji v8echny vinové délky a intenzita v nich je dosta-
te€né hladkou spojitou funkci, pak hovofime o tzv. spojitém spektru. VétSinou lze
v takovém spektru v uréitém rozmezi kmitoct vyjadrit zavislost intenzity elektromag-

netického zareni na kmito¢tu v podobé mocninné zavislosti: / ~ v” nebo I~/ kde
Bje tzv. spektralni index spojitého spektra.

o
)

JAMES CLERK MAXWELL (1831-1879), skotsky fyzik.

Poznamenejme, Ze v astronomii se bézné udava vinova délka zkoumaného zareni, spravné;jsi
by ale bylo hovofit o frekvenci, nebot ta je primarni charakteristikou elektromagnetického zafeni,
nezavislou na prostredi, jimz se toto zareni SiFi.

Pokud v dal$im textu nebude zminéno jinak, pak budeme automaticky predpokladat, ze vSe se
tyka elektromagnetického zafeni Sificiho se vakuem.
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Dilezitou charakteristikou elektromagnetického zareni je jeho polarizace. U nepolarizovaného
zareni je rovina kmitd elektrické slozky (vSechny v astrofyzice pouzivané detektory elektromagne-
tického zafeni jsou citlivé jen na tuto slozku) nahodna. V zafeni linearné polarizovaném se setka-
vame pouze s jedinou rovinou kmitli elektrické slozky, u kruhové polarizovaného elektromagne-
tického zareni se rovina kmitd staci kolem sméru Sifeni vinéni, pficemz amplituda zareni se za-
chovava. Pri eliptické polarizaci rovina kmitl rovnéz rotuje, koncovy bod vektoru amplitudy pfitom
opisuje elipsu.

Kruhova a elipticka polarizace podle smyslu své rotace miize pak byt prava (z pohledu ve
sméru ke zdroji jde o smér matematicky zaporny) nebo leva. Rovina kolma ke sméru Sifeni viny,
vuéi niz je intenzita elektromagnetického zareni maximalni se nazyva rovinou polarizace. Kos-
mické zdroje elektromagnetického zareni generuji vinéni s rozli¢nou polarizaci. Vzhledem k tomu,
Ze nejcastéji jde o tzv. tepelné zareni, je jejich zareni prevazné nepolarizované. Pri priichodu
mezihvézdnym prostfedim s ¢asticemi orientovanymi elektrickymi ¢i magnetickymi silami se pu-
vodné nepolarizované svétlo hvézd mlze zménit na polarizované. To vSak vice vypovida o vlast-
nostech tohoto prostredi, nez o zdrojich zareni. Nékdy se vSak tento Udaj mize hodit jako doda-
te€na informace o vzdalenosti doty¢ného objektu.

Elektromagnetické zareni je podle kvantové teorie tvofeno tzv. fotony. Fotony se
pocitaji mezi ostatni elementarni Castice, jako jsou elektrony nebo protony, tzn. Ze je
Ize charakterizovat stejnymi fyzikalnimi charakteristikami. Fotony v sou¢asném pojeti
jsou Castice pole, které zajistuji elektromagnetickou interakci.

Pojem fotonu byl zaveden pocCatkem 20. stoleti, aby se tak popsala pozorovana
skuteCnost, Ze energie pfechazi mezi zarenim a latkou vzdy nespojité — po kvantech.
Na odhaleni vlastnosti fotonu se podileli fyzikové Max K. E. L. PLANCK (1858-1974),
ALBERT EINSTEIN (1879-1955) a fada dalSich. Foton se v rliznych situacich projevuje
jako vina nebo Castice, coz je konecné vlastnosti vSech elementarnich ¢astic. Pro fo-
ton je specifické, Ze ma nulovy naboj, jednotkovy spin (je to tedy tzv. bozon) a nulo-
vou klidovou hmotnost. Fotony se tak mohou pohybovat ve vakuu jediné rychlosti
svétla. Kazdému z fotonU Ize pfisoudit jak energii E; Pro foton o kmito¢tu va vinové

délce ve vakuu A plati:

_he
3

Ve vztahu se kromé rychlosti svétla vyskytuje i dalsi ze zakladnich fyzikalnich konstant
— Planckova konstanta h, h = 6,626 08 -10>* J s. Vzhledem k tomu, Ze se v astrofyzice
z praktickych davodU pro vyjadfovani malych energii vyuziva jednotky 1 eV, je vhodné
uveést Planckovu konstantu i s touto jednotkou: h = 4,135 67. 10 eVs.

Ef:hV

Mechanismy vzniku zareni

Ekvivalentni hmotnosti foton(i, vypoétené podle Einsteinovy relace E =mc?, jsou
zpravidla velmi malé, napfiklad pro foton viditelného svétla o kmitoctu v =5 10" Hz,
je tato hmotnost jen 3,7 107 kg. NejlehCi ztzv. latkovych Castic — elektron je
250 000krat hmotnéjsi. Z toho vyplyva, ze se fotony mohou relativné snadno tvofit a
stejné lehce mohou i zanikat.
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K vyzareni fotonu dochazi nej¢astéji v tom pfipadé, kdy se méni hybnost elektricky
nabité &astice. Cim je takova nabita &astice lehéi, tim snadnéji se jeji hybnost méni a
snadnéji téz vyzaruje fotony. V astrofyzice se tak prakticky vyhradné setkavame se
zarenim, které souvisi se zménami pohybového stavu elektronl. Zarfeni elektronl ve
vazanych soustavach (atomech, molekulach) budeme podrobnéji probirat az v oddilu
3, pojednavajicim o hvézdnych spektrech, nyni se omezime jen na zareni generova-
né volnymi elektrony.

Pohybovy stav volnych elektront v plazmatu ovliviiuje jak elektrické tak magnetic-
ké pole. Elektricka interakce se projevuje zejména pri tésnych pfiblizenich k jinym
iontam, Cili pfi tzv. srazkach (ty tedy nemusi byt fyzické). Pfi srazce se trajektorie
,Srazejicich se” iontll navzajem zakfivi natolik, Ze z mista blizkého setkani odlétavaji
jinym smérem. Lorentzova™) sila, kterou vyvolava makroskopické magnetické pole,
pusobi stéle, tj. i mimo srazky.

PFi pruletu volného elektronu elektrickym polem kladné nabitého iontu, jimz muaze
byt bud holé jadro nebo ionizovany atom prvku, se draha elektronu zakfivi a zména
hybnosti muze byt vyrovnana vyzarenim fotonu. Tim se ovSem snizi kineticka ener-
gie elektronu, elektron se zabrzdi. Mluvime proto o tzv. brzdném zareni. Takto vzni-
kaji fotony v nitrech hvézd, v ionizovaném mezihvézdném plazmatu nebo ve slunecni
koréné. Protoze volny elektron muze nabyvat libovolné energie, je spektrum brzdné-
ho zareni obecné spojité. Rozlozeni energie ve spektru je dano rozloZzenim energii
volnych elektrona.

V rovnovazném stavu je stejné pravdépodobny i opaény proces, kdy elektron pro-
létavajici kolem kladné nabitého iontu pohlti foton a jeho energie se tak pfislusné
zvyS$i. Upozornuiji, Ze z hlediska zakonl zachovani energie a hybnosti neni mozny
déj, kdy by samostatny volny elektron vyzafil nebo pohiltil foton. K tomu je zapotrebi
jesté dalsi Castice.

V fidSim plazmatu, kde existuje makroskopické magnetické pole se uplatiiuje i magnetické
brzdné zafeni. Zde zakfivuje drahu elektronu Lorentzova sila, ktera nuti volny elektron opisovat
Sroubovici s osou rovnobéznou s magnetickou indukci. Tim se méni hybnost elektronu, ktery pak
vyzafuje bud cyklotronové nebo synchrotronové zafeni. Zafeni cyklotronové, vysilané pomalej-
Simi, tzv. nerelativistickymi elektrony, je monochromatické o kmito¢tu odpovidajicimu cyklotrono-
vé frekvenci; ve spektru synchrotronového zarfeni buzeného relativistickymi elektrony se objevuji
i ndsobky této frekvence. Pro synchrotronové zareni je charakteristicka jeho silna polarizace a
spektralni index kolem 0,7 — vétSina energie je vyzafena v oboru radiového nebo mikrovinného
zareni. Synchrotronové zafi nestacionarni objekty, aktivni jadra galaxii apod. Ve hvézdach tento
mechanismus |ze zanedbat, nikoli vSak v jejich horkych a Fidkych korénach.

Fotony za obvyklych energii (tj. menSich nez 0,5 MeV) spolu fotony vzajemné neinteraguiji. Pfi
energiich vy$sich mohou pfi sréaZce dvou dostatec¢né energetickych foton( y vzniknout pary casti-
ce-anti¢astice, nejCastéji dvojice elektron-pozitron. Mozny je i opacny proces, zvany anihilace
¢astice a anti¢astice, pfi niz vznika dvojice foton odpovidajici energie:

YT+7 < e +e.

'y ANTOON HENDRIK LORENTZ (1853-1928), nizozemsky fyzik.
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K tvorbé ¢astic z fotonl dochazi jen ve vyjimeénych situacich — pfi kolapsu hvézdy nebo na
pocatku vyvoje vesmiru, kdy vSude panovala nepfedstavitelné vysoka teplota. Opacny proces —
anihilace — probiha naopak kdykoli, jeji tempo na teploté nezavisi.

Tepelné zareni. Zareni absolutné ¢erného télesa

Uz davno bylo znamo, ze tepla télesa zafi, a to tim vic, ¢im vice jsou zahfata. Vysila-
ji pfitom spojité zareni, jehoz spektralni slozeni se s teplotou rovnéz méni. To nam
pfinasi zasadni informaci o teploté vyzafujiciho télesa.

Jistou idealizaci je tzv. zafeni absolutné cerného telesa. Laboratornim zdrojem za-
feni absolutné ¢erného télesa je dobfe vodivy kovovy blok udrzovany rovhomeérné na
téZe termodynamické teploté T. Uvnitf bloku je dutina s vy€ernénymi sténami, které
velmi dobfe pohlcuji zafeni. V dutiné existuje zareni, které vyzaruji samotné stény
dutiny.®) Po kratké dobé se v dutiné ustavi rovnovaha popsana termodynamickou
teplotou stén dutiny. V dutiné je pak tzv. rovnovazné tepelné zareni nebo téz rovno-
vazny fotonovy plyn o teploté T. Sledovat jej mizeme velice tenkym kanalkem spoju-
jicim povrch bloku a zminénou dutinu.

Kirchhoff jiz v roce 1859 ukazal, Ze charakteristiky zafeni absolutné ¢erného téle-
sa zaviseji pouze na této teploté, nikoliv na vlastnostech stén, coZ svymi preciznimi
mérenimi potvrdili v roce 1895 i fyzikové OTTO LUMMER (1860-1925) a WILHELM C. W.
WIEN (1864-1928).

Fyzikoveé vSak dlouho tapali pfi sestaveni vzorce pro popis spektra zafeni absolut-
né Serného télesa. Diléim Usp&chem bylo nalezeni Stefanova'®) vztahu pro celkovy
zarivy vykon: vykon je pfimo umeérny 4. mocniné absolutni (termodynamické) teploty.
Pro rozdéleni energie ve spektru poskytl spravny vztah az v roce 1900 Max Planck.
Ten k nému doSel za odvazného predpokladu, Ze zafiva energie neni vysilana spoji-
té, ale po kvantech, jejichZ energie je dana frekvenci zareni (vinovou délkou): E = hv
= hc/4, kde h je tzv. Planckova konstanta.

Planckiv zakon pro zareni absolutné ¢erného télesa vysvétlil jiz dfive znamy Stefandv zakon, ob-
jasnil téZ jak a pro€ a se s rostouci teplotou méni rozloZeni energie ve spojitém spektru hvézd.
¢ Vlastnosti rovhovazného tepelného zareni:

a) je izotropni (ve vSech smérech ma tytéz vlastnosti),

b) je homogenni (ve vSech mistech dutiny ma stejné vlastnosti),

c) koncentrace fotonU a jejich rozdéleni podle energii (podle kmito&tu) zavisi
pouze na teploté zareni — nezavisi tedy ani na mechanismu vzniku zafeni, ani
na absorpcnich vlastnostech stén,

d) spektrum popisuje tzv. Plancklv zakon zareni absolutné ¢erného télesa.

e Vlastnosti spektra vyzafovaného absolutné gernym télesem (ACT):

e) absolutné Cerné téleso je tzv. kosinovy zaric, tzn. napfiklad, Ze koule zafici ja-
ko ACT nejevi okrajové ztemnéni

Jde o brzdné zareni, ale na mechanismu vzniku nezalezi.
JOSEF STEFAN (1853-1893) rakousky fyzik a astronom

“
)
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f) zvySime-li teplotu, vzroste tzv. monochromaticky jas B, ve vSech vinovych
délkach. Zavislosti B, na kmitoCtu v pro riizné teploty se neprotinaji!

g) zvySujeme-li teplotu, vinova délka maxima A, vyzafované energie klesa.
Kvantitativné zavislost popisuje tzv. Wiendv zakon posuvu (téz Wienlv posu-
novaci zakon), ktery byl znam uz pred formulaci Planckova zakona:

Amex T = 2,898 -107° K m.
Dlsledek — zabarveni absolutné ¢erného télesa se méni v zavislosti na teploté.

h) plocha absolutné ¢erného télesa o vymére S a teploté T vysila do poloprostoru
zarivy vykon @, :

D=0 TS,
i) kde o je Stefanova konstanta, o = 5,670 10 W m? K™. Tento tzv. Stefaniv

kové mnozstvi vyzarené energie a povrchovou teplotu vyzarujiciho télesa.
Umoznuje tak ,na dalku“ méfit teplotu kosmickych objektl, coz se v pfipadé
hvézd velice hodi.

j) Planckuav zakon vyjadfuje zavislost monochromatického jasu absolutné cerné-
ho télesa B, (T) na teploté a frekvenci:

v hv

c? exp(hv/kT)—1

k) v dlouhovinné oblasti spektra, kde jiz plati, Ze hv << kT, je argument exponen-
cidly blizky nule, takze Ize vyuzit rozvoje: exp(hvkT) = 1 + hv/kT. Za téchto

okolnosti prechazi Planck(iv zakon v Rayleightiv-Jeansiv'’) zakon, objeveny
1900 a dobfe znamy zejména v radioastronomii:

B,(T)=2

B,(T) = 2 L kT.

PfiznaCné je, ze se zde nevyskytuje Planckova konstanta h, coz souvisi s faktem,
Ze v dlouhovinné oblasti se elektromagnetické zareni chova jen jako vinéni.

[) V kratkovinné oblasti (hv >> kT), kde je hv/kT mnohem vétsi nez 1, takze Ize 1 ve
jmenovateli v Planckové zakonu zanedbat, pfechazi tento v tzv. Wiendv zakon,
objeveny 1896:

2
B,(T) = 2 X hvexp(-hvkT).
(o

Tam se ovSem Planckova konstanta jiz objevuje.

Astronomové, ktefi se na samém pocatku 20. stoleti zabyvali méfenim rozlozeni
energie ve spektrech Slunce i dalSich hvézd, dosli k vyznamnému zavéru, Zze napros-

"7y Baron JOHN WILLIAM RAYLEIGH (&ti rejli) (1842-1919), britsky fyzik. JAMES HOPWOOD JEANS

(1877-1946), britsky fyzik a astronom.
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ta vétsina hvézd zafi v prvnim priblizeni jako absolutné cerna télesa. Tento fakt jim
umoznil uréovat efektivni teplotu hvézdnych atmosfér z pribéhu jejich spojitého
spektra, respektive z jejich barevnych indexu.

Zarivy vykon hvézd. Hvézdné velikosti

Hvézdy Ize v prvnim pfiblizeni povazovat za zdroje elektromagnetického zareni, kte-
ré do prostoru zafi izotropné& — rovnomérné ve vSech smérech. Celkovy zafivy vykon
L (= zéfivy tok'®)) zdroje, odpovidajici celkové energii vyzarené ve viech vinovych
délkach za jednotku €asu, se vyjadfuje ve wattech nebo zafivych tocich tzv. nominal-
niho Slunce L. Rozhodnutim Valného shromazdéni IAU z roku 1997 byl vykon no-
minalniho Slunce definovan takto: L, = 3,846 -10°° W.

Zafivy vykon skute¢ného Slunce se v pribéhu ¢asu mirné méni, a navic ani stfedni hodnota
tohoto vykonu v zasadé nemusi odpovidat vykonu nominalniho Slunce. Podle poslednich méfeni
&ini vykon Slunce L =(3,8419 +0,0017) -10°° W = (0,9989 + 0,0005) L.

V souvislosti se zafivym tokem &i zafivym vykonem se téz miizete setkat s veli¢inou nazyva-
nou zafivost I, coz je zafivy tok vysilany do prostorového uhlu o velikosti 1 steradianu — jednotka:
Wm?sr' v pfipadé izotropné zaficiho zdroje plati mezi zafivym vykonem a zafivosti jednodu-
charelace: L =4 z1."%)

Zarivy vykon L Ize vypocitat zname-li bolometrickou jasnost F = hustotu zafivého
toku F, (tok zareni, ktery za 1 sekundu projde 1 m? plochy kolmo nastavené ke sméru
prichazejicich paprskl) a vzdalenost zdroje r. Hustotu zafivého toku (bolometrickou
jasnost) F vyjadfujeme ve W/m?, vzdalenost v metrech. Snadno Ize nahlédnout, Ze
pak plati:

L=4zPF - =Lt =pF
4r

Praktické méreni vzdalenosti hvézd r je svizelné, a to z toho dlivodu, Ze hvézdy s vyjimkou Slun-
ce jsou od nas velice daleko. Zakladni metodou méfeni je zjiStovani tzv. rocni trigonometrické
paralaxy, coz je Uhlové vyjadrena velka poloosa elipsy, kterou v disledku orbitalniho pohybu
Zemeé kolem Slunce hvézdy opisuji. Astrometricka méfeni polohy zvolené hvézdy se vedou rela-
tivné — vzhledem k poli okolnich slabych, a tudiZ ziejmé& hodné vzdalenych hvézd. Casem byla
vypracovana rada dal$ich dimyslnych metod, které nam umoznuji odhadovat i vzdalenosti velice
vzdalenych objektl, pro trigonometrickou paralaxu nedostupnych.

Uloham, nebot tu jde zpravidla o nesmirné nizké toky, které je navic nutno registrovat v celém
rozsahu elektromagnetického spektra. Pomineme-li instrumentalni komplikace tykajici se nestej-
né spektralni citlivosti detektor zareni, pak hlavni pfekazku predstavuje zemska atmosféra, ktera
je pro fadu oborl elektromagnetického spektra prakticky nepropustna. Vysledky méfeni je pak

'®) Pojem ,zafivy tok” u vétsiny studentil budi dojem, Ze se tu jedna o tok energie jednotkovou

plochou, proto se mu radgji vyhybam.

'9) Veligina ,zafivost* ma své opodstatnéni tehdy, kdyZ neni zafeni zdroje izotropni (napf. u za-
krytové dvojhvézdy), v opacném pfipadé jde o veli¢inu nadbyte¢nou. Podrobnéji v pojednani Ja-
na Hollana (1999).
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nutno o vliv propustnosti atmosféry opravit nebo pfimo vést pozorovani z kosmického prostoru.zo)
Prakticka méfeni se provadéji pomoci tzv. bolometrti, hovofime zde o tzv. bolometrickych mére-
nich a veli¢inach.

| z tohoto dUvodu se v fadé astrofyzikalnich aplikaci misto bolometrickych velicin, zahrnujicich
v sobé cely rozsah elektromagnetického spektra, pouzivaji veli€iny vztahujici se jen na jisty obor elek-
tromagnetického zareni vymezeny zpravidla né&jakym filtrem s pfesné definovanou propustnosti.

Mezi mnozZstvim pouzivanych oborl (tzv. fotometrickych ,barev”) zaujima zvlastni postaveni
vizualni obor, definovany filtrem V s propustnosti, jez odpovida spektralni citlivosti lidského oka
v dennim (fotopickém) rezimu vidéni: maximum propustnosti filtru lezi u 550 nm, efektivni Sifka
filtru €ini 89 nm. Hustota zafivého toku v barvé V se tak pfimo ztotozruje hustotou svételného to-
ku, nebo-li jasnosti j. Jednotkou jasnosti je v principu W/mz, jasnost Ize ovsem téz vyjadfovat ve
specialnich jednotkach zavedenych pro svétlo: [j] = 1 lumen/m”. Obdobné Ize zavést i dalsi LNnevi-
zualni“ jasnosti j; definované vzdy jako hustoty zarivého toku po prichodu uréitym definovanym
filtrem.

Nejvice fotometrickych méfeni bylo vykonano v tzv. Sirokopasmovém standardnim (Johnso-

nové?') nebo mezinarodnim) fotometrickém systému a jeho dlouhovinném rozsiteni. Specialni

filtry zde udavaiji jasnosti v barvé U (365 nm), B (440 nm), V (550 nm), R (700 nm), / (900 nm),

J (1250 nm) atd. Méfenim jasnosti hvézd v fadé fotometrickych barev si Ize u€init uspokojivou

pfedstavu o celkové hustoté zafiveho vykonu F i o rozloZeni energie ve spektru hvézd, které je

funkci jejich povrchoveé teploty.

Astronomové z tradi¢nich i praktickych divodl vyjadfuji jasnost zdroje zareni pomoci

tzv. hvézdné velikosti vyjadfované v jednotkach zvanych magnitudy. Hvézdna velikost
m je logaritmicka veli€ina svazana s pFisIuénou jasnosti jtzv. Pogsonovou??) rovnici:

m=-25 Iogg 8 mag,
¢Jox
kde jo je tzv. referencni jasnost, kterou ma zdroj s hvézdnou velikosti m = 0 mag.
Podle typu jasnosti rozeznavame napf. vizualni hvézdnou velikost my, bolometrickou
hvézdnou velikost My, aj.

Prevodni vztahy mezi bolometrickou jasnosti F a bolometrickou hvézdnou velikosti
mpo Vychazeji z definice, podle niz hvézda s bolometrickou hvézdnou velikosti mpo =
0 mag pusobi mimo zemskou atmosféru hustotu zafivého toku Fy = 2,553 10°Wm?
Lze tedy psat:

4 hmbor §

04} .
F :2,553'10_8 Wm3210 §1mag+’ %
¢

o §= 18,9824 - 25Iog§ §

V pfipadé vizualni hvézdné velikosti my je stanovena referenéni jasnost j; = 2,54 10° Im m? =
2,54 -10°° luxd, coZ odpovida propusténé energii cca 3,2 10°wWm>
Mezi bolometrickou hvézdnou velikosti a vizualni hvézdnou velikosti plati vztah:
Mpo = my + BC,

20y Dalsim, tentokrat neodstranitelnym vlivem zkreslujicim nase méfeni je zeslabeni svétla hvéz-
dy pusobenim mezihvézdné latky nachazejici se mezi hvézdou a nami.

21y HAROLD L. JOHNSON (1921-80), americky astronom, pritkopnik hvézdné fotometrie.
22) NORMAN ROBERT POGSON (1829-91), anglicky astronom. Pogsonovu rovnici formuloval 1857.
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kde BC je tzv. bolometricka korekce, ktera vyjadfuje rozloZeni energie ve spektru zdroje, jez je
v pfipadé hvézd uréeno v prvé fadé teplotou. Bolometricka korekce byla definovana tak, aby byla
nulova u hvézd o povrchové teploté kolem 7000 K, jejichz zafeni ma nejvétsi svételnou ucinnost
(hvézdy spektralniho typu F). Smérem k vySSim i niz§im teplotam bolometricka korekce klesa,
v extrémnich pfipadech dosahuje az nékolika magnitud! Tento fakt je vyjadfenim skuteCnosti, ze
u hvézd vysoké €i nizké teploty se maximum vyzafované energie pfesouva do ultrafialové, re-
spektive infratervené oblasti spektra, kde jiz neni lidské oko citlivé.

V astrofyzice hvézd se v fadé aplikaci zaménuji bolometrické veli€iny snaze méfitelnymi veli-
¢inami vizualnimi. Je tfeba mit neustale na paméti, Ze takova zaména nékdy mize zcela zavaz-
nym zpUsobem zkreslit realné vztahy mezi jednotlivymi charakteristikami hvézd. VSude tam, kde
nam puljde napf. o celkové mnozstvi energie, které hvézda vydava prostrednictvim zareni, je za-
douci pouzit spravné, tedy bolometrické veliciny.

Bolometricka jasnost F (hustota zafivého toku) urcitého izotropné vyzarujiciho zdroje
o vykonu L je nepfimo umérna kvadratu vzdalenosti r, v niz jasnost méfrime:

L
4rr?

F =

Porovname-li nyni jasnosti F1 a F, téhoz zdroje, zmérené v rlznych vzdalenostech ry
a r,, dostaneme pro jejich pomér?):

Vyjadfime-li bolometrické jasnosti pomoci vySe uvedené Pogsonovy rovnice hvézd-
nymi velikostmi my a m,, dostaneme dulezity vztah pro jejich rozdil ve tvaru:

am,—m,d aF,d ar, a
—2,5l0g§-2§="5logg-2§.
Fimag | 20100820108 14

Tento vztah ovSem neplati jen pro bolometrické hvézdné velikosti, ale zcela obecné
pro jakékoli hvézdné velikosti.

Ze vztahu jasné plyne, ze hvézdna velikost zavisi na vzdalenosti. K tomu, abychom
mohli mezi sebou porovnavat zarivé vykony ¢i svitivosti objektd tedy nutné musime
znat jejich vzdalenosti. Pak je vhodné zavést pojem absolutni hvézdna velikost M, coz
je hvézdna velikost zdroje pozorovaného z jisté dohodnuté vzdalenosti ry. U téles slu-
necni soustavy (nejCastéji planetek nebo komet) je touto vzdalenosti 1 astronomicka
jednotka, ve hvézdné astronomii byl tento ,zakladni metr* ztotoznén se vzdalenosti rp =
10 parseku (= 3,08568 10" m). Dosadime-li do vySe uvedené rovnice pozorovanou
hvézdnou velikost m hvézdy vzdalené r (s ro¢ni paralaxou z) dostaneme pro rozdil po-
zorované a absolutni hvézdné velikosti, Cili pro tzv. modul vzdalenosti (m — M) vztah:

am-M
§1mag

8 5Iog§—g 5——5Iogae—o—5, (m— M)y =-31,5721 mag.
¢

Modul vzdalenosti, jak kone&né plyne z jeho nazvu, zavisi pouze na vzdalenosti.

23) Mezihvézdnou extinkci pro jednoduchost zanedbame.
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Pozorujeme-li hvézdy soustfedéné v néjaké fyzické skupiné, jejiz ¢lenové jsou od nas vice-
méné stejné daleko (hvézdy ve hvézdokupach, galaxiich), jak je jejich modul vzdalenosti zhruba
tyz. Pfi sledovani rdznych zavislosti pozorovanych charakteristik hvézd zde mizeme predpokla-
dat, Ze absolutni hvézdné velikosti od velikosti pozorovanych liSi jen o konstantu.

S absolutni hvézdnou velikosti, ¢i absolutni jasnosti bezprostfedné souvisi i zafivy
vykon (tok) Ci svételny vykon zdroje. Absolutni jasnosti zdroje J se obecné rozumi
jasnost, jakou by tento zdroj mél, kdyby se od nas nachazel ve standardni vzdale-
nosti 10 pc. Absolutni jasnost zdroje tak pfimo souvisi s pfisludnou zafivosti (sviti-
vosti) I:

I =9,521406 -10** m* sr” J.
NiZze uvedené prevodni vztahy mezi absolutni bolometrickou hvézdnou velikosti My
v magnitudach a zafivym vykonem izotropné vyzarujiciho zdroje L ve wattech, pfipad-
né ve vykonech nominalniho Slunce L, vychazeji z definice IAU z roku 1997, podle niz
izotropni zdroj zarfeni s absolutni bolometrickou hvézdnou velikosti Myo =0 mag emi-
tuje referenéni zafivy tok (zafivy vykon) Lo = 3,055 -10° W = 79,43 L. Lze tedy psat:

" My 8

—0.4% 8 —0,4¢—>-8
L:3’055.1028 W 10 §1mag? :79’43 I—n 10 91mag+’

L
TW

(@ »lel]

Moo § _ 712125 25 10g
1mag-

= 4750 - 25 logg-—§.
clo

OB e
OB e

Referenéni zafivost izotropné zaficiho zdroje o nulové absolutni bolometrické hvézdné velikosti /y
je s Lo vazano relaci: 4 sr | = L, tedy Iy = 2,431-10% W sr'.

Izotropni svételny zdroj s vizualni absolutni hvézdnou velikosti My = 0 mag ma svitivost I, kde
lo=2,42-10%° cd = 2,42-10% Im sr'. Tento zdroj vysila svételny tok @& =4 zsr Iy = 3,04-10° Im.

Efektivni teploty hvézd

Uz v roce 1837 se podafilo francouzskému fyziku CLAUDU POUILLETOVI (1790-1868)
pomoci primitivhiho bolometru zméfit bolometrickou jasnost Slunce, Cili tzv. slunecni
konstantu. Téhoz roku tato méreni zopakoval John Herschel v jihoafrickém Kapském
Mésté a doSel k témuz vysledku. Trebaze Slo spiSe jen o hrubé odhady, dostali se
docela blizko k dnesni hodnoté: K = (1367,5+1,0) W m 2. Pfi znamém ahlovém po-
loméru slunecniho kotouce Ize ze slunecni konstanty urcit i zafivy vykon vystupuijici
z jednotky plochy Slunce. VSeobecné se tehdy soudilo, Ze tato veliCina uzce souvisi
s teplotou.
Bohuzel, nevédélo se jak. Nazory se v tomto sméru dosti riznily: Isaac Newton mél za to, Ze
obé veli€iny jsou pfimo umérné. Odtud WATERSON nalezl slune¢ni povrchovou teplotu
7 miliond stupridi, ANTONIO SECCHI (1818-78) 10 miliont. Naproti tomu PIERRE-LOUIS DULONG
(1785-1838) a ALEXIS THERESE PETIT (1791-1820) soudili, Ze vykon zavisi na teploté expo-

nencialné. Ti obdrzeli teploty Slunce mnohem niz$i: 1500 °C, coz ovSem bylo v rozporu s tim,
Ze zelezo, které je na Slunci prokazatelné v plynné podobé, taje pfi 2500 °C!

Teprve v roce 1879, kdy nalezl rakousky fyzik Josef Stefan spravny vztah mezi hustotou zafi-
vého vykonu vystupujiciho z povrchu absolutné ¢erného télesa zahratého na absolutni teplotu
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T, bylo mozné odvodit tzv. efektivni teplotu slunecni fotosféry, jez €ini 5700 K. Byl to souc¢asné
prvni pfipad, kdy se podafilo zméfit povrchovou teplotu hvézdy.
Efektivni teplota hvézdy T je definovana jako teplota, kterou by méla koule o poloméru
hvézdy R zafici jako absolutné ¢erné téleso, jez do prostoru vysila zafivy vykon L, odpo-
vidajici zafivému vykonu hvézdy. Podle Stefanova zakona plati:

L=0oT:4rR?,

kde o je Stefanova-Boltzmannova®) konstanta, o =5,67051 -10° W m> K™. Zave-
deme-li bolometrické hvézdné velikosti Mo @ mye; 1ze téz psat:

% Mo 0 § = 86,580 — 5|Og%£§ 10 log g 2368—5|09%£8 0|09%T6f§
1mag 2 Tm: B Ro= e
: ¢ ¢Ne ¢
e’ 8 25,706 - 5logé %3~ 10 log % (é = 206265 = = 0,0046515 - 7.
¢1mag= ¢+ ¢1K2 r ¢Re*

kde « je pozorovany uhlovy polomér kulového télesa vyjadfeny v uhlovych vtefinach.
Predpokladame pfitom, Ze polomér Slunce, uréeny na zakladé dlouhodobého pozoro-
vani uhlového praméru slune¢niho disku: (959,41+0,01) €ini 1 R | = 6,95830 10°m.

VSechny vySe uvedené vztahy patfi mezi zakladni a zadny astrofyzik zabyvajici se fyzikou
hvézd se bez nich neobejde. Vyskytuji se samoziejmé i v jinych modifikacich, obCas se setkate i
s jinymi konstantami, coz je zpravidla disledkem toho, Ze autofi vychazeji z jinych (¢asto jiz za-
staralych) definic vySe uvedenych veli€in, i z jinych hodnot poloméru a zafivého vykonu Slunce.

VySe naznaceny postup stanoveni efektivni teploty hvézdnych fotosfér zdaleka ne-
Ize pouzit u vétSiny hvézd. Pfimé (interferometrické) méfeni uhlového priméru hvézd
lze provést jen u téch nejvétSich a nejblizSich hvézd, s vyjimkou zakrytovych dvoj-
hvézd nezname u vétSiny hvézd jejich poloméry. Nastésti se ukazuje, ze efektivni
teplotu mizeme alespori odhadnout na zakladé rozlozeni energie ve spektru hvézd
reprezentovaného napf. barevnymi indexy, polohou maxima vyzarovani ve spektru
nebo vzhledem nékterych detaill samotného spektra, jimiz mohou byt tfeba vyskyt a
intenzita spektralnich €ar citlivych na teplotu.

Barevny index hvézdy CI je rozdilem hvézdnych velikosti téZze hvézdy uréenych ve dvou roz-
dilnych barvach c¢1a c2, pro jejichz efektivni vinove délky A.1 a A plati: Ag1 < Ae:

C/ = mc'] - mcz .

VSeobecné pak plati, Ze ¢im vy$Si je teplota hvézdy, tim mensi je jeji barevny index. Vztah je to
monoténni, takZze barevny index miiZze teplotu nahradit. Barevny index ovéem neni jenom funkci
efektivni povrchové teploty (jak by tomu bylo v pfipadé, kdyby povrch hvézd zafil pfesné jako ab-
solutné Cerné téleso), takze tato nahrada neni stoprocentni.

AZ donedavna se pro ureni tzv. barevné teploty nejvice pouzival barevny index (B — V), od-
povidajici poméru hustot tok(l zafeni v modré a Zluté barvé.?®) Tento barevny index ovéem dosti

24y LubwiG BOLTZMANN (1844-1906), rakousky fyzik, zakladatel kinetické teorie plynu a statistické fyziky.
%) Kdyby hvézdy zafily pfesné jako absolutné &erné téleso, pak by mezi odpovidajici — tj. barev-
nou teplotou T, a barevnym indexem (B — V) méla platit relace:
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trpi vlivem mezihvézdné extinkce, ktera jej obecné zvySuje (mezihvézdné z€ervenani) a vytvafi
dojem, Ze pozorovana hvézda ma nizSi teplotu nez ve skutecnosti. Proto se v posledni dobé jako
spolehlivéjSi indikatory efektivni teploty hvézd prosazuji barevné indexy vyuzivajici méfeni
v dlouhovinné oblasti spektra, napf. (V — R) nebo jesté lépe (R — /), které jsou UCinky extinkce
zkreslovany jen v malé mire.

Spolehlivym méfitkem efektivni teploty konkrétni hvézdy je i jeji spektralni typ. Soudoba spektral-
ni klasifikace se opira o systém vybudovany na sklonku 19. stoleti na Harvardové observatofi
EDWARDEM CHARLESEM PICKERINGEM (1846-1919) a WILLAMINOU PATON STEVENS FLEMINGOVOU
(1857-1911), pozdéji do znaéné dokonalosti dovedeny ANTONIi C. MAURYOVOU (1866-1952).%%)
Zminéni astronomové vytvofili jednoparametrickou posloupnost spektralnich tfid O-B-A-F-G-K-M
s vnitfnim desetinnym délenim, ktera se pak ukazala jako posloupnost teplotni. Nejvy$si teplotu
spektralni tfidy M (2 500 K). Vyhodou teploty odvozené ze vzhledu spektru je fakt, ze spektralni
klasifikace prakticky nezavisi na mezihvézdné extinkci, nevyhodou (zejména zpocatku) tu byly
pomérné velké naroky hvézdné spektroskopie na dostatek svétla. Proto se spektralni klasifikace
zprvu omezovala jen na dostate¢né jasné hvézdy.

1.5 Charakteristiky Slunce

Slunce. VU¢i ni poméfujeme i ostatni hvézdy.

Zakladni charakteristiky Slunce:

hmotnost®’) M, = 1,98892(25) -10%° kg

stfedni polomér R, =6,95830(7) 10® m

stfedni zafivy vykon L, =3,8419(17) -10° W

Slunce pozorované ze Zemé:

(GM,) 1,327 124 400 18(8) -10° m®s™.

stfedni vzdalenost od Zemé 1AU =1,495979-10"' m (pFesné)
1 AU (stfed) 0,98326 az 1,01674 AU
499,004782 sv.s 490,653 az 507,358 sv. s

rovnikova hor. paralaxa 8,794148" (stfed) 8,66" az 8,95"

uhlovy polomér Slunce 9,5941(1) 10 (stfed)?®) 944" az 976”

(B-V)= 200K _ 51,

b
Ve skuteCnosti se realné hodnoty barevné teploty od teploty efektivni uréené z celkového zafivé-
ho toku hvézdy ponékud odliSuji, nicméné jako prvotni odhad tato rovnost slouzit maze.

) podrobné&ji v kapitole 3. 5 Spektraini klasifikace hvézd a modely atmosfér
) Nejistota udaje je dana vyhradné nejistotou znalosti gravitadni konstanty. (viz hodnota GM)
Gravita¢ni konstantu poprvé zméfil v roce 1798 anglicky fyzik HENRY CAVENDISH (1731-1810).

28) Stiedni hodnota uhlového poloméru Slunce pozorovaného z 1 AU: (959,41+0,01)“ byla naleze-
na zaékladé mérfeni provadénych v pribéhu 1978-98 na Observatoire de la Cote d’Azur. Odpovida-
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1"~ 43 516 km, 1 ~ 725,30 km

plocha kotouc€e Slunce 6,7968(1) 107 sr

sluneéni konstanta®) 1,3661(6) -10° W m™

bolometricka hvézdna velikost —-26,821(1) mag
VedlejSi charakteristiky

povrch 6,084 38(13) -10"® m*

objem 1,411 23(4) 10" m®

stfedni hustota 1,409 35(19) -10° m™

tihové zrychleni na rovniku 274,12 m s =27,95 g,

odstfedivé zrychleni na rovniku ~5,8710°ms?=-2,14-10" Jde

log g/(1 cm s7) 4,438

zplosténi 1:20000

Unikova rychlost z povrchu 6,177 10°ms”

stfedni rota¢ni Ghlova rychlost 2,865-10°rad s~

stfedni perioda rotace 25,380 d

moment hybnosti 1,63 10" kg m®s™

absolutni bolometricka hvézdna velikost 4,751(1) mag

efektivni teplota T 5777(1) K

spektralni typ G2V

vykon z jednotky plochy 6,314(3) 10’ W m™>

rotacni energie 2,4 10

gravitaCni potencialni energie —-6,6 10"y

vnitfni energie v zareni 2,8 10*J

vnitfni energie tepelného pohybu 2,7 10" J

stfedni vnitini teplota 7,2 10°K

Pomeérné zastoupeni prvki na Slunci

Chemickeé sloZeni latky — u Slunce dobfe prostudovano, protoZe s nim mame pfimy kon-
takt diky slune¢niho vétru, coz je expandujici svrchni asti sluneéni atmosféry.

Pomérné zastoupeni ur€itych chemickych prvkl v kosmickych objektech, nazyva-
né téz abundance, se v astrofyzice nejcastéji vyjadfuje v logaritmech pocétu atomu
vztazenych vUci takovému mnozstvi latky, v némz je obsazeno pravé 10" atomu vo-
diku (zastoupeni poctu), pfipadné 10" kg vodiku (hmotnostni zastoupeni).

V nasledujici tabulce®) je uvedeno standardni chemické sloZeni povrchovych vrs-
tev Slunce, které muzeme ze Zemé bezprostiedné analyzovat. Z adajd vyplyva, ze

jici polomér Slunce 1 Ry = (959,41+0,01) 1,495 979 10" m/206 265. V Easové zavislosti Uhlového
poloméru jsou patrny variace v antifazi s indexem slunecni ¢innosti s rozkmitem +0,1 (70 km).

29) Sluneéni konstanta je hustota zafivého toku Slunce F neboli jeho bolometricka jasnost méfena
ve vzdalenosti 1 AU. Za predpokladu, Ze je Slunce izotropni zafi¢, Ize vypocitat i hodnotu zafivé-

ho vykonu hvézdy: 1 Ly = 47(1366,1£0,6) W m™ - (1,495 979 -10"" m)* = 3,842(2) -10%° W.
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na 1000 atom0 vodiku v povrchovych vrstvach Slunce pfipada 85 atomu helia a 1,2
atomu leh¢ich prvkd, tj. kysliku, uhliku, dusiku nebo neonu, a 0,14 atomu tézSich
prvkd. 1000 kg slunec¢ni latky je tvofeno 733 kg vodiku, 249 kg helia a 17 kg jinych
prvkl: 8 kg kysliku, 3 kg uhliku, 1,6 kg zeleza, 1,2 kg neonu, 0,9 kg dusiku, 0,7 kg
kfemiku, 0,5 kg siry a dalSimi prvky. Stfedni atomova hmotnost slunecni smési je
1,36 u, stfedni atomova hmotnost zcela ionizovaného materialu je 0,60 u.

Prvek atomy hmotnosti Prvek atomy hmotnosti
H 12,00 12,00 Ar 6,80 8,40
He 10,93 11,53 Ni 6,30 8,07
O 8,82 10,02 Ca 6,30 7,90
C 8,52 9,60 Al 6,39 7,78
Fe 7,60 9,35 Na 6,25 7,61
Ne 7,92 9,22 Cr 5,85 7,57
N 7,96 9,11 Cl 5,60 7,20
Si 7,52 8,97 Mn 5,40 7,14
Mg 7,42 8,81 P 5,52 7,01
S 7,20 8,71 Co 5,10 6,90

Vnitfni chemické slozeni slunecniho materialu se od slozeni materialu na povrchu
ponékud li8i. Smérem do centra (jak to dokladaji i helioseismometricka méfeni) roste
abundance helia. To je zcela ve shodé s naSi pfedstavou, Ze pravé v centralnich ¢as-
tech nasi hvézdy se vodik postupné termonuklearné spaluje na helium.

1.6 Zakladni charakteristiky hvézd a jejich vztahy

Rozpéti zakladnich charakteristik

Jesté v poloviné 19. stoleti astronomové soudili, Ze neni diivod, pro¢ by si nemély byt
v8echny hvézdy velice podobné. SkuteCnost je vSak zcela jind — hvézdy se svymi
vnéjSimi i vnitfnimi charakteristikami odliSuji pfimo zavratné, a prave tato pestrost je
ur€ujicim znakem hvézdné populace.

Rozpéti hmotnosti: od 0,075 M, (Cerveni trpaslici — Gliese 623 B) do 60 Mg (hmotni

vrig

,modfFi“ veleobfi — Plaskettova hvézda)

Rozpéti polomérd: od 12 km =1,7 -10™° Re (neutronové hvézdy) az po 2000 R,
(Cerveni veleobfi — VV Cephei, u Cephei)

Rozpéti zafivych vykond: od 1,5 -10™° Lo (Cerveni trpaslici — Gliese 623 B) az 10 Lo
(velmi hmotné nestacionarni hvézdy typu Pistole, n Carinae)

%%) Tabulka pievzata z knihy CLABONA WALTERA ALLENA (1904-87): Astrophysical Quantities (1976).
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Rozpéti efektivnich teplot: od 2500 K u ¢ervenych trpaslikl a obrl az po stovky tisic
kelvin v pfipadé jader planetarnich mlhovin. Z historickych duvodla se hvéz-
dam teplejSim nez 7500 K fika rané hvézdy, chladné&jSim pozdni hvezdy.

Chemické sloZeni: pozorovani jsou bezprostfedné prfistupny jen svrchni vrstvy
hvézd, jejichz slozeni zpravidla odpovida slozeni zarode¢né mlhoviny, z niz
hvézdy vznikly. Vodik a helium zde maji zhruba stejné relativni zastoupeni ja-
ko na Slunci, markantni rozdily jsou v obsahu tézSich prvki: od témér 0 %
u nejstarSich hvézd v kulovych hvézdokupach az po 5 % u pfislusnikl tzv. ex-
trémni ploché slozky Galaxie. Pfipomenme, Ze Slunce obsahuje zhruba 2 %
tézSich prvkd.

Jak patrno, Slunce neni v zadném ze zminénych ohledl hvézdou s extrémnimi

charakteristikami. Toto tvrzeni ovSem jen malo vypovida o skuteCcném postaveni

Slunce mezi ostatnimi hvézdami. Chceme-li v8ak Slunce porovnavat s ostatnimi

hvézdami, musime vzdy velice dobfe mnozinu onéch ,ostatnich hvézd“ definovat.

Typické hvézdy. Vybérovy efekt
Porovnanim Slunce se vzorkem stovky jemu nejbliz§ich hvézd dochazime ke konsta-
tovani, ze ,Slunce je dosti nadprimérna hvézda“: pouze sedm hvézd ze sta tu Slun-
ce predcCi, co do hmotnosti, poloméru a zafivého vykonu. Porovnanim Slunce se
stovkou nejjasnéjSich hvézd na obloze vSak dospéjeme k diametralné odliSnému za-
véru: ,Slunce je silné podprimeérna hvézda“: jen jedina hvézda (o Centauri B) ve sle-
dovaném vzorku ma zafivy vykon, hmotnost a polomér mensi nez nase Slunce.

e Za typickou hvézdu sluneéniho okoli (nalezena jako median zafivého vykonu) Ize oznadit
okem neviditelnou hvézdu HD 155 876 v souhvézdi Herkula, vzdalenou 21 ly. Zafivy vykon
hvézdy ¢&ini 1/50 sluneniho vykonu, polomér je 2/5 sluneniho poloméru, efektivni teplota
3500 K a hmotnost 1/3 M. Jedna se o Cerveného trpaslika spektralniho typu M3 V. Typicky
je itim, ze je slozkou fyzické dvojhvézdy s obéznou dobou 13 let.

o Typicti zastupci hvézd hvézdné oblohy a sou€asné nejjasnéjSi hvézdy severni hvézdné oblohy
jsou Vega a Arcturus: hvézda Vega (o Lyrae) — je hvézdou hlavni posloupnosti spektralniho
typu AO. Ma zafivy vykon 45 Slunci, polomér 2,6 Ry, efektivni teplotu 9400 K. Hmotnost
hvézdy Ize odhadnout na 2,3 My. Arcturus, (o. Bootis) je naproti tomu normalnim obrem spekt-
ralniho typu K2 Il s efektivni teplotou 4200 K, s polomérem dvacetkrat vétSim nez je ten slu-
necni, s vykonem 110 Slunci a hmotnosti kolem 2 My. Jde o hvézdu, ktera je jiz v pokroCiléem
stadiu vyvoje.

Hvézdna obloha nam zjevné poskytuje velice zkreslené informace o skutecnych po-

mérech ve hvézdném svété. Na obloze povétSinou vidime vyjimeCné a atypické

hvézdy, jejichz spole€nou vlastnosti je, Ze sviti mnohokrat vice nez Slunce. ,Hvézdny
plankton” v podobé ¢etnych Eervenych trpaslikil zcela unika nasi pozornosti.

VSe je disledkem tzv. vybérového efektu, ktery se ve hvézdné astronomii €asto
uplatfiuje. Souvisi s tim, Ze hvézdy s vétsi svitivosti pozorujeme i na vétsi vzdalenost .
Pokud zanedbame extinkci a budeme predpokladat, Zze hvézdy jsou v slune¢nim oko-
li rozlozeny rovhomérné, pak bude objem oblasti, odkud Ize hvézdy o absolutni jas-
nosti S pozorovat, umérny s¥2. Pro typické hvézdy hvézdneé oblohy (S ~ 55 S) je
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tento objem 400krat vétSi nez pro hvézdy slunecniho typu a pro typické hvézdy slu-
necniho okoli (S ~ 0,004 S,) je naopak 4000krat mensi nez objem hvézd Slunci po-
dobnych. Je zfejmé, Ze veskeré statistiky, které vybérovy efekt neuvazuji, museji byt
znacné zavadéjici.

Mezi hvézdami ve slune¢nim okoli se nachazi méné nez 1 % obru, 7 % tvofi bili
trpaslici a 92 % tzv. hvézdy hlavni posloupnosti, mezi nimiz pfevladaji ¢erveni trpas-
lici tfidy M — ti pfedstavuji celkem 73 % hvézdné populace.

H-R diagram. Diagram polomér-teplota. Vztah hmotnost-zarivy vykon

Vyneseme-li si do grafu zavislost zakladnich charakteristik hvézd, jimiz jsou hmot-
nost M, zafivy vykon L, efektivni teplota T, a polomér hvézdy®') R, zjistime, Ze obra-
zy jednotlivych hvézd v téchto diagramech nepokryvaji jejich plochu rovhomérné. | pfi
uvazeni vSech moznych vliva vybérového efektu konstatujeme, ze nékteré kombina-
ce charakteristik jsou velice frekventované, jiné se vyskytuji vzacné, nékteré nejsou
pozorovany vibec.

Historicky nejdfive byl sestrojen diagramem zachycujici zavislost zafivého vykonu
na efektivni teploté (log L — log T), vSeobecné oznacovany jako Hertzsprungtiv-
Russelliv diagram, zkracené téz H-R diagram. Stalo se tak na pocatku 20. stoleti,
pulstoleti poté, kdy se podafilo hodnovérné zmeérit vzdalenosti nékolika nejblizSich
hvézd pomoci trigonometrické paralaxy. Informace o vzdalenosti konkrétnich hvézd
je vtomto ohledu zcela kliCova, nebot bez ni nelze prevést pozorované veliCiny
(hvézdnou velikost, jasnost) na veli€iny absolutni (absolutni hvézdnéa velikost, abso-
lutni jasnost, svételny Ci zafivy vykon). Po péti desitkach let peclivé astrometrické
prace v8ak uz byly k dispozici paralaxy nékolika desitek hvézd, coz umoznilo zacit
pfemyslet o vztazich absolutnich veli€in s jinymi, pfimo méfitelnymi charakteristikami
vesmeés souvisejicimi s efektivni teplotou.

Vétsina astrofyzikd 19. stoleti véfila, Ze spektralni posloupnost O-B-A-F-G-K-M je i posloup-
nosti vyvojovou. Hvézda postupné kontrahuje, zmen8uje se a slabne. Cili ervené hvézdy mu-
si byt malo svitivé a malé. Nicméné uz v roce 1905 dansky inzenyr chemie, pozdéji profesio-
nalni astronom, EJNAR HERTZSPRUNG (1873-1965) zjistil, Ze nékteré ,Cervené“ hvézdy jsou
hodné vzdaleny, tudiz musi mit vysokou svitivost. Upozornil, Ze v pfipadé chladnych hvézd je
co do svitivosti nutno rozliSovat mezi ,rybami a velrybami®.

Prvni H-R diagram v podobé&, v niZ je nyni nejCastéji uvadén, publikoval géttingensky astro-

nom HANS ROSENBERG (1879-1940), a to jiz v roce 1910! Praci, jez nese vymluvny nazev:

,K zavislosti mezi jasnosti a spektralnim typem hvézd v Plejadach“*), vykonal na podnét re-

nomovaného astronoma KARLA SCHWARZSCHILDA (1873-1916), ktery obdobny uUkol ulozil i

Hertzsprungovi. Rosenberg za timto ucelem exponoval Plejady komorou s objektivovym hra-
nolem a ziskal tak kratiCka spektra rady hvézd, v nichz v8ak mohl rozeznat alespori nékolik

31) Posledni tfi charakteristiky jsou vzajemné svazany, nezavislé jsou pouze dvé libovolné dvojice
z uvedenych charakteristik

%2) Preklad prace véetné zasvéceného komentafe LEOSE ONDRY najdete na adrese
http://www.physics.muni.cz~ondra/an/an.html
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spektralni klasifikaci, kterou je ovSem mozné vcelku dobfe navazat na standardni. Na svislou
osu misto absolutni hvézdné velikosti vynasel pozorovanou vizualni hvézdnou velikost ovSem
s védomim, Zze vzhledem k stejné vzdalenosti véech ¢lenl hvézdokupy Plejady se musi vyna-
Sené hvézdné velikosti od absolutnich [iSit jen o konstantni modul vzdalenosti.
Na Rosebergové diagramu je jasné patrno, Zze se zde hvézdy kupi podél hlavni uhlopfiéné li-
nie nazyvané hlavni posloupnost a mimo to jsou zde pfitomny i rozmérné, relativné chladné
hvézdy — ony hvézdné velryby. Podobny diagram pak publikoval i Hertzsprung v roce 1911.
Hertzsprunguv-Russelliv diagram zachycujici vztah mezi absolutni hvézdnou velikosti
a spektralnim typem pro jednotlivé hvézdy jako prvni pfedlozil v roce 1913 uznavany
HENRY NORRIS RUSSELL (1877-1939). Ten potvrdil Hertzsprungovy a Rosenbergovy za-
véry a zavedl téz nazvoslovi: obr-trpaslik, kterého se v zasadé drzime dodnes.

HARLOW SHAPLEY (1885-1972) v roce 1913 zvefejnil méfeni linearnich primérd desitek slozek
zakrytovych dvojhvézd. Navic se vyjasnila souvislost mezi zafivymi vykony, poloméry a efek-

vege

tivnimi teplotami hvézd. Ze vSeho pak vyplynulo zjisténi, Zze tzv. ,obfi* jsou skute€né nékolika-
nasobné vétsi nez Slunce, které se propadlo mezi ,trpasliky“. Rlzné poloméry obru a trpasliki
podpofila i pfima interferometricka méreni Uhlovych rozmért hvézd zahajena na Mt. Wilsonu
v roce 1920.

SoucCasné ovSem vyvstala zasadni otazka: Lze ze spektra zjistit, k jaké kategorii do-
tyéna hvézda patfi? Rozdily ve spektrech obfich a trpasli¢ich hvézd velmi dukladné
studovali Walter S. Adams®) a Arnold Kohlschiitter (1914), ktefi doloZili, Ze jsou ne-
jen signifikantni, ale i dostateCné napadné.
Vysvétleni rozdilnosti spekter souvisi s riznou hustotou a tlakem ve fotosférach obfich a tr-
pasli¢ich hvézd. Cary ionizovanych kovu jsou ve spektrech obrii zesileny protoZze v tamnim
fidkém prostfedi je vySSi pocCet ionizovanych atomu, nez v hustych atmosférach, kde
v dlisledky vétsi koncentrace volnych elektrond Castéji dochazi k rekombinaci. Dale vlivem
vétsi frekvence srazek jsou spektralni ¢ary trpaslikd oproti obriim rozsireny.
Astronomové tak ze spektra hvézd byli schopni vycist, do které kategorie je zaradit a
kam ji umistit na plose H-R diagramu. Odtud bylo mozné odvodit absolutni hvézdnou
velikost a z pozorovani hvézdné velikosti vypocitat vzdalenost. Jde tu o pouziti me-
tody tzv. spektroskopickych paralax. Vyhodou metody je jeji dosah, nevyhodou jista
hrubost pfi odhadu absolutni jasnosti.
Spektroskopické paralaxy umoznily zmapovat nejen okoli Slunce, ale i celou pozorovani do-
stupnou ¢ast Galaxie. Tuto metodu poprvé pouzil Walter Adams (1916) u 21 hvézd, v roce
1948 ji pak aplikoval na 20 000 hvézd.
H-R diagram se stal nejslavnéjSim astronomickym diagramem s mnohostrannym vy-
uzitim.?) V dal$im vykladu se budeme drzet idealizovaného H-R diagramu, kde bu-

%3) WALTER SYDNEY ADAMS (1876-1956) americky astronom, feditel observatofe na Mt. Wilsonu

(1923-46), zabyval se spektry hvézd, 1915 dokazal, Zze Sirliv privodce je horka hvézda.
) Neni proto divu, Ze fada ugitelti zagina svdj vyklad o fyzice hvézd pravé jim. Z didaktického
hlediska v8ak tento postup neni zrovna nejstastnéjsi, protoZze pochopit obsah a sdéleni tohoto di-
agramu neni nijak jednoduché, zejména tehdy ne, pokud na jeho osy vynasime veli€iny, které

dosti neprihlednym zpusobem souviseji se zafivym vykonem a efektivni teplotou.
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deme na svislé ose vynaset log L, resp. My, a vodorovné ose log T, ). V tomto zob-
razeni je geometrickym mistem obrazi hvézd se stejnym polomérem pfimka se

smernici 4.
aLao a R0
logg-—8=-15047 +4logT, +2log i
flo - ‘Ro
Obr. 2  Hertzsprunguv—Russelltv
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obloze a nejblizSi hvézdy v okoli
Slunce. Na osach jsou v logaritmické
Skale uvedeny zarfivy vykon L a
efektivni teplota Te. Tii rovnobézné
Sikmé Cary jsou geometrickym
mistem bod( hvézd o stejném

poloméru. Diagram byl prevzat
z pfehledové prace Icko Ibena
(1990).

V uvedeném H-R diagramu na
muzeme vysledovat dvé

posloupnosti - hlavni
posloupnost, jez se tahne
napfic  digramem  zlevého

horniho rohu, k niz patfi i naSe
Slunce, a posloupnost velice
malych, relativné teplych hvézd
nazyvanych bili trpaslici, kterou
najdeme v pravém dolni rohu
diagramu. Rozmérnym obrdm ¢i
veleobram je vyhrazena
polorovina napravo od hlavni
posloupnosti.

Chceme-li si vytvofit vskutku

nazornou predstavu o velikostech a teplotach jednotlivych typa hvézd, je vyhodnéjsi
soustredit se na diagram polomér-efektivni teplota, presnéji feCeno log R - log T, (viz

Povsimnéte si napfiklad, Ze polomér hvézd hlavni posloupnosti s klesajici teplotou mirné kle-
s, zatimco rozméry hvézd obrfich a veleobfich smérem k nizSim teplotdm strmé narUstaji. Jiz
zminovana posloupnost bilych trpaslikli je pak viceméné vodorovna — stfedni polomér bilych tr-

paslikd na teploté takika nezavisi.

%) Z ucty k astronomické tradici i zde budeme Iogaritmus efektivni teploty vynaset v opaéném

gramu byI na misto teploty vynasen spektralni typ. Posloupnost spektralmch tfid OBAFGKM radi

hvézdy od nejteplejsich k tém nejchladnéjsim.
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Obr. 3 Zavislost poloméru hvézd R
‘°3n na jejich efektivni teploté Te pro
® Yeclteze nejblizSi a nejjasnéjsi hvézdy na
® Antaves e
: obloze. Obé veli¢iny jsou vyneseny
N l\\.v‘"b :5"‘-"‘ v logaritmicke mire.
1qe .
9 | &\ Alqenib ® Aldeborsy
Cluol'® Minfele
\ Astronomové, ktefi se zabyvali
\\ \t)w«h: o stavbou a vyvojem hvézd brzy
\ﬁr'caA . AN Jottan pochopili, Ze nejdulezitéjsi
“«Puqso \.::?g eRscin charakteristikou hvézdy je jeji
Towalioue o Q‘“?‘:“:'",c«a hmotnost. Ta urCuje jeji vzhled,
o b S"Mxv}\}. i kvalitu i rychlost vyvoje. Uz
,oﬁ,;t':ﬁx,rm vroce 1924 ARTHUR STANLEY
New it EDDINGTON (1882-1944)
Foopnd \\ upozornil na skuteCnost, Zze by
RO RNN z teoretickych ~ duvodi  maél
existovat vyrazny vztah mezi
. l;OEn‘B LEC-2 AR zarivym vykonem a hmotnosti
g Sirued o . hvézdy. Bohuzel dat o
I l L | N1 hvézdnych hmotnostech bylo
46 44 4.12 _‘:-O 38 36 34 v té dobé& poskrovnu. Na rozdil
og lg

od teploty Ci zafivého vykonu
totiz hmotnost hvézdy nelze méfit pfimo, ale jen z jejich gravitacnich Uc€inkd na jina
télesa. Nastésti frada hvézd je vazana ve dvojhvézdach, z nichz nékteré jsou i zakry-
tovymi dvojhvézdami. Peclivym rozborem jejich svételnych kfivek a kfivek radialni
rychlosti odvozenych ze spekira bylo mozné najit hmotnosti mnozstvi hvézd nejriz-
néjSich teplot i zafivych vykonu.

Eddingtonova predpovéd z roku 1924 byla potvrzena, pfi¢emz se ovSem ukazalo,
Ze zcela presné plati pro hvézdy hlavni posloupnosti, které z hlediska stavby vytvare-
ji viceméné kompaktni celek. Hvézdy obfi a veleobfi maji vnitfni strukturu velmi
komplikovanou, takze tam zavislost hmotnost-zarivy vykon plati jen ramcové. Na de-
generované bilé trpasliky ovSem nelze uvedenou zavislost vibec aplikovat.

PETR HARMANEC (1988) shrnul vysledky modernich pozorovani nékolika desitek zakrytovych

systémU obsahujicich hvézdy hlavni posloupnosti a metodou nejmensich &tverci v prostoru Ceby-
Sevovych polynomu proloZil pozorované zavislosti charakteristik v tomto tvaru:

log(MMg) = (((-1,744951 X + 30,31681) X — 196,2387) X + 562.6774) X —604,0760;
log(R/Rg) = (((-0,8656627 X + 16,22018) X —112,2303) X + 341,6602) X — 387,0969;
Mo = [(((4,328314 X — 81,10091) X + 561,1516) X —-1718,301) X + 1977,795] mag,
kde X =log T.. Vy3e uvedené vztahy dobfe plati v rozmezi: 4,62 > log T, > 3,425.

Pomoci vyse uvedenych vztahll pak byla sestavena nasledujici tabulka, ktera prehledné uvadi
nejriznéjsi charakteristiky hvézd hlavni posloupnosti riznych spektralnich typu.
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Stredni hodnoty charakteristik hvézd hlavni posloupnosti

Sp T, /K MM, RIR, log(L/Ly)  log(100g/ms™)  p,/kg m™
06 42 000 32 9,9 54 3,95 47
08 35 600 22 7,5 4,9 4,00 73
BO 29 900 14,5 5,8 4,4 4,05 100
B2 23100 8,6 4,3 3,7 4,10 150
B5 15 500 4,40 3,0 2,7 4,10 230
A0 9 400 2,25 2,1 1,5 4,15 350
A5 8 100 1,85 1,85 1,2 4,20 420
FO 7 200 1,50 1,55 0,75 4,25 560
F5 6 450 1,35 1,40 0,50 4,25 660
GO 5 900 1,15 1,25 0,25 4,30 830
G5 5 600 1,05 1,15 0,10 4,35 960
KO 5 200 0,90 1,00 0,15 4,40 1300
K5 4300 0,60 0,70 ~0,85 4,55 2 700
MO 3900 0,45 0,50 ~1,25 4,65 4 500
M5 3 250 0,25 0,30 2,0 4,90 13 000
M8 2 600 0,10 0,15 -3,2 5,25 75 000

Pro hvézdy hlavni posloupnosti zjevné plati, Zze se vzrlstajici hmotnosti monoténné
roste jejich povrchova teplota a polomér, zatimco gravita¢ni zrychleni na povrchu,
stejné jako primérna hustota hvézdy, s rostouci hmotnosti ponékud klesa. Jednim
Z Ukolu teorie stavby a vyvoje hvézd je vysvétlit, pro¢ tak velké procento hvézdo na-
chazime pravé v oblasti hlavni posloupnosti, a zdlvodnit pozorované zavislosti,
vCetné zavislosti mezi zafivym vykonem a hmotnosti.
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1.7 Literatura, ulohy

Ulohy a problémy

Na konci vSech oddilli skript je uvedena fada Uloh a problému vztahujicich se k probiranému
uCivu, které je mozné vyreSit pomoci vztahll a Gvah obsaZenych v pfedchazejicm textu
skript. Vysledky uvedené v hranatych zavorkach za zadanim uloh maji poslouzit jen
k orientaci a kontrole. DulezZity je postup, ktery k vysledkiim vede.

Prevazna vétsina pfikladu, uloh a problému k zamysleni je puvodnich, i kdyz ob¢as jsem
pro inspiraci sahl i k uloham uvedenym v uéebnicich: M. Solc a kol., Fyzika hvézd a vesmiru,
SPN, Praha 1983, nebo J. Siroky, M. Siroka: Zaklady astronomie v pfikladech, SPN, Praha
1970, 1977.

Naroc¢nost uloh je velice rozdilna, nékteré ulohy jsou trivialni, jiné naopak obtizné a ¢aso-
vé narocné. Vybér uloh a zpusob jejich feSeni stanovi ucitel podle ¢asovych moznosti a
urovné studia.

1. Vypoctéte délku svételného roku a parseku podle jejich definice. 1 AU =
1,495 979 -10""m, ¢ =2,997 9246 -10°m ™.

[1 sv. rok =9,460528 - 10'°m, 1 pc = 3,085678 10'° m]
2. Mikulas Kopernik soudil, Ze vSechny hvézdy jsou od nas vzdaleny asi 40 miliond primeérud

Zemé. Vypoctéte: a) vzdalenost hvézd v AU a pc. b) jakou by mély tyto hvézdy paralaxu. By-
la by méfitelna bez dalekohledu?

[a) 5,1 -10™ m = 3400 AU = 0,016 pc, b) 1", coz by bylo na hranici méfitelnosti.]
3. Tycho Brahe pak mél zato, Ze jasné hvézdy maji Uhlové priméry 2°. Vypoctéte pro koperni-
kovské vzdalenosti polomér jasné hvézdy v polomérech Slunce. Existuji tak veliké hvézdy?

[210 Rs, Brahe se tak velkych hvézd zalekl, my v8ak dnes vime Ze tak velké
hvézdy jsou mezi obry a veleobry zcela bézné. ]

4. Vlastni pohyb hvézdy u se zpravidla udava v uhlovych vtefinach za rok. Znate-li paralaxu
hvézdy 7 vypocitejte vzdalenost hvézdy ve svételnych rocich r a te€nou slozku rychlosti

v, v km/s.
r=3202Y - 47akms i B 8 47akms i 2 BT,
(mr1) 91"/rok 1pc? ¢ 1"/rok +¢ 7 +

5. Barnardova hvézda je znama jako hvézda s nejvét§im znamym vlastnim pohybem, ktery
¢ini 10,29%rok. Objevil ji E. Barnard v roce 1916, kdyz porovnaval fotografické desky za-
chycujici hvézdné pole v Hadonosi zlet 1894 a 1916. Ze spektra hvézdy s vizualni
hvézdnou velikosti V = 9,56 mag vyplyva m;j., ze jde o €erveného trpaslika typu M3V,
ktery se k ndm bliZi rychlosti V; =-108 km/s. Hvézda je v sou€asnosti druhou nejblizSim
hvézdnym objektem, hned po trojhvézdé zvané Toliman. BéZné je udavana jeji paralaxa:
7 =0,552"%
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10.

11.

Vypocdtéte: a) jeji vzdalenost ve svételnych letech, b) vypoctéte hodnotu teéné slozky
jeji prostorové rychlosti vztazené k Zemi, c) velikost vektoru prostorové rychlosti,
d) absolutni hvézdnou velikost hvézdy, e) zkontrolujte, zda ma pravdu jisty Burnham,
kdyz tvrdi, ze se tato hvézda pfiblizi ke Slunci na pouhé 4 sv. roky, a to uz za 8000 let, a
pak se bude od néj opét vzdalovat. V dobé& nejvétsiho pfibliZzeni pry vzroste vliastni pohyb
hvézdy na 25%rok a hvézdna velikost hvézdy dosahne 8,6 mag.

[(@) 5,91 sv. roku, (b) 88,4 km/s, (c) 140 km/s, (d) 13,36 mag, (e) jo]

Vypocitejte vinovou délku fotonu, jehoz hmotnost odpovida klidové hmotnosti elektronu.
Hmotnost vyjadfete v kg a eV.

[VInova délka: 2,43 -10"°m, m, =9,11 10" kg = 0,512 MeV]

O kolik kg své hmotnosti pfichazi denné Slunce vyzafovanim fotond? Kolik jich denné
vyzafi?

[3,7 -10™ kg, cca 8,5 -10* fotonu.]

Kolikrat vyssi zafivy vykon ma hvézda o teploté 20 000 K, nez stejné rozmérna hvézda o
efektivni povrchové teploté 5000 K? Za predpokladu, ze obé zafi jako absolutné cerna
télesa, zjistéte, kde lezi maximum vyzafované energie v jejich spektru?

[256krat, 145 nm (UV) a 580 nm (oranzova).]

Slunecni zafeni o vinovych délkach mezi Aa (41+ 1 nm) nese maximalni energii pro
A =480 nm. Pomoci Wienova posunovaci zakona odhadnéte teplotu Slunce. Srovnejte s
efektivni teplotou a rozdil diskutujte.

[6038 K, T,, = 5777 K]

Obfi hvézda o vykonu L = 1000 L, je obklopena neprihlednym mrakem okolohvézdné
latky o poloméru cca 10 a. j. Za pfedpokladu, Ze tento stav trva jiz pomérné dlouho a ob-
lak zafi jako absolutné Cerné téleso, vypoctéte efektivni teplotu zamotku. Diskutujte, zda
byste tuto hvézdu mohli spatfit pouhyma ocima, jak byste ji pozorovali nejlépe?

[T=700K, v infraCerveném oboru]
Ukazte, Ze pokud je teplota absolutné Cerného télesa podstatné vétsi nez T, =
30 000 kelvinu, pak je zbarveni svétla tohoto objektu na teploté nezavislé. a) odvodte
T,.i»» b) Jaké to bude zabarveni? Stfedni vinova délku viditelného svétla: A, = 500 nm.

[(@) T, = khTC: Planckuiv zakon prechazi v RayleighGv-Jeansuyv, (b) stejné jako

S

zabarveni téch nejteplejSich pozorovanych hvézd, Cili bledé modré.]
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12,

13.

14.

15.

16.

17.

18.

Predstavte si, Ze v dutiné se ustavilo dokonale rovnovazné zafeni odpovidajici teploté T,.
a) Jak by se zménila povaha tohoto zafeni, kdybychom stény dutiny naraz nahradili do-
konalymi zrcadly, jejichz povrch odrazi zafeni beze ztrat. Teplota zrcadel necht je T,. b)
Co by se stalo, kdyby tato zrcadla nebyla tak UpIné dokonala, tj. Ze by jistou Cast zareni
pfece jen pohlcovala?

[(a) nijak, (b) po chvili by se v zrcadlové krabi¢ce ustavilo rovnovazné zareni
o teploté T,.]

Prostor sou€asného vesmiru je vyplnén reliktnim zarenim, které ma povahu zafeni abso-
lutné €erného télesa o teploté 2,7 K. Tyto dlouhovinné fotony jsou pozustatkem z rané
éry vesmiru, kdy jesté byly latka a zarfeni v rovnovaze. V pribéhu rozpinani vesmiru kle-
sala koncentrace fotonud a prodluZovala se jejich vinova délka.

Ukazte a) si tepelné rovnovazné reliktni zafeni béhem rozpinani podrzuje povahu za-
feni absolutné ¢erného télesa, b) ze teplota tohoto zareni je nepfimo umérna faktoru ro-
zepnuti vesmiru, c) zjistéte, kolikrat byl vesmir menSi, kdyz doSlo k oddéleni zareni od
latky (stalo se tak zhruba pfi teploté 6000 K)

[(c) z=2200]

Kulova hvézdokupa o 250 000 ¢lenech se jevi jako objekt 4. velikosti. Jaka je primérna
hvézdna velikost ¢lena hvézdokupy. Pfedpokladejte zde na okamzik, ze hvézdna velikost
v8ech hvézd hvézdokupy je stejna. Diskutujte, co se zméni, neni-li stejna.

[m=17,5 mag]

Dvojhvézda Castor sestava ze dvou slozek s hvézdnymi velikostmi 2,0 a 2,9 mag. Jaka
je pak hvézdna velikost Castoru pfi pozorovani pouhym okem, jimz jednotlivé slozky
dvojhvézdy nerozliime.

[m =1,6 mag]

Jaka je jasnost (v luxech) Siria o vizualni hvézdné velikosti m, = -1,46 mag a nejslabSsich,
okem viditelnych hvézd. Kolik takovych hvézd Sesté velikosti by se muselo spojit, aby se
co do jasnosti Siriovi vyrovnalo?

[1,02 10" luxd, 1,06 10® luxt, celkem 960 hvézd]

Z charakteristik Slunce: 1 R,=6,958 30(7)-10°m, 1 M= 1,988 92(25) 10 kg,
1 Lo=3,8419(17) -10”° W, GM, = 1,327 124 400 18(8) -10°° m®s™ a stfedni vzdalenosti
Zemé-Slunce 1 AU = 1,495 979 -10"" m, vypoctéte (v€etné chyby): a) stfedni hustotu
hvézdy, b) jeji stfedni uhlovy polomér pozorovany ze Zemé, c) plochu slune¢niho ko-
toucCe se sr, d) velikost slunecni konstanty, e) zafivy vykon vystupujici z 1 m? slune&ni
fotosféry, f) gravitaéni zrychleni na povrchu, g) tnikovou rychlost z povrchu Slunce.

[(a) 1409,35(19) kg m”, (b) 959,41(1)", (c) 6,7968(1) -10”° sr, (d) 1366,1(6) W/m®,
(e) 6,314(3) 10" W m™, (f) 274,0977(55) m/s’, (g) 617,6170(31) km/s.]

Rotacéni energie sou¢asného Slunce ¢ini 2,4 10%J. a) Na kolik let by tato energie dokazala
kryt jeho zafivy vykon? b) Za predpokladu zachovani momentu hybnosti vypocitejte jak by
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19.

20.

21.

22,

23.

24.

se zménila perioda rotace a rotac¢ni energie, kdyby se Slunce naraz zhroutilo na bilého tr-
paslika s rozméry stokrat mendimi nez ma dnes? c) Odkud se vzala energie rotace?

[(a@) 20 let, (b) 3,7 min, 2,4 10%y, (c) z potencialni energie uvolnéné kolapsem.]
Zjistéte vztah mezi vzdalenosti hvézdy r, paralaxou r, polomérem hvézdy R a polomé-

rem kotoucku hvézdy o v Uhlovych vtefinach. Vyjdéte z toho, ze stfedni Uhlovy polomér
slunecniho kotoucku ¢&ini: o = 959,41¢

[or = 206265" 338 = 0,004654" § 43 1P°8 _ 0004654 35§ 7 )
¢r+ 9R©_g ro= §R®+

Najdéte vzajemné vztahy mezi absolutni bolometrickou hvézdnou velikosti M, zafivym
vykonem L v jednotkach Slunce, jejim linearnim polomérem R v jednotkach slunecnich,
pozorovanou bolometrickou hvézdnou velikosti hvézdy m,,, jeji efektivni teplotou T,
vzdalenosti r v pc, zafivym tokem F ve W/m® a Uhlovym polomérem hvézdy a. Vyjdéte
pfitom ze skute¢nosti, Ze pro Slunce plati m,,, =-26,821 mag, T, = 5777 K, a = 959,41
F =1366,1 W/m®.

a M, o ARQ aT, 6 am,, 0 & r g
© 42,368 —5logi—8—10lo o= > 8+5-5logg——8=
%1mag§ g%RGQ g%1K§ %1mag§ g§1 c§
aLg am, , 0 ar g
=4751-25logg—Q=2—229+5-5logzg—4,
%LGQ §1mag§ %1 c@
am,, @ aT, 0 aM,, o a r g
25,706 —5logea— —1OI0 -5+5logeg——8.
%1mag§ 921 0 9%1K§ %1mag§ g§1pc§]

Pomoci vySe uvedenych vztahl vypoctéte (a) uhlovy a (b) linearni polomér Vegy, vite-li,
ze my, = -0,4 mag, paralaxa podle Hipparca 0,1289“ a efektivni teplota ze spektra
9500 K.

[(a) 0,0018% (b) R = 3,00 Rg]

Vypoctéte sluneéni efektivni teplotu, Cini-li sluneéni konstanta F = 1366,1 Wim? a uhlovy
primér je 959,41".

[T, =5777 K.]

Je-li dosah dalekohledu 23 magnitudy, do jaké vzdalenosti jim |ze zaznamenat: a) nej-
jasnéjsi cefeidy s absolutni hvézdnou velikosti M = -5 mag, b) novy, dosahujici v maximu
svého lesku M = -8 mag, c) supernovy typu la M =-19,5 mag?

[4, 16 a 3000 Mpc]

Na generalnim shromazdéni Mezinarodni astronomické unie v Koytu v roce 1998 byl pro-
jednavan navrh pracovni skupiny vedené astronomem Cayrelem na uzakonéni definice
absolutni bolometrické hvézdné velikosti M,,, podle niz izotropné vyzafujici hvézda s M,,,
= 0 mag ma mit zafivy vykon pravé L = 3,055 -10°° W . Vypoctéte jaky je potom vztah
mezi zafivym vykonem a absolutni bolometrickou hvézdnou, dale vztah mezi hustotou za-



42 Uvod do fyziky hvézd a hvézdnych soustav

fivého toku F a pozorovanou bolometrickou hvézdnou velikosti my,, a kone¢né vztah mezi
vzdalenosti r v pc, pozorovanou a absolutni hvézdnou velikosti m a M.

5 « 0 . _0’42Mbolg
(8 Moo 8 _ 712125 _2510g8-= 8, L =3055.102 W10 '™
. o
¢1mag: c1Ws
9 ~ 0 ~ _0’4§mbclg
2 Moo £ 180824 -25l0g§— 8, F=2553-10°Wm=10 '™
§1mag+ 91Wm ko
a M § a m § ar g

= +5-5logs— 4.
%1mag§ §1mag§ g%1pc§]

25. Dokazte, Ze pro rozdil absolutni a pozorované hvézdné velikosti (libovolného typu) Slun-
ce plati m— M = 33,572 mag,

26. Moderni méreni hustoty zafivého toku pfichazejiciho od Slunce, vedou k zavéru, ze hod-
nota slunecni konstanty K (hustota toku ve vzdalenosti 1 AU) ¢ini 1366,1 W m?. Za
predpokladu, Ze Slunce izotropné vyzafuje, vypoctéte a) hodnotu zafivého vykonu Slun-
ce 1L, ve W, b) hodnotu slunecni bolometrickeé hvézdné velikosti a c) slunecni absolutni
bolometrické hvézdné velikosti My,,. Najdéte dale d) pfevodni vztahy mezi zafivym vy-
konem a absolutni bolometrickou hvézdnou velikosti.

[(@) 1L,=3,8419 -10°W, (b) Myo,= -26,821 mag, (¢) Mo,= 4,751 mag,

®
: 0 a L g —0,4 4 Mbol §

(d)% Mo 8:4,751—2,5 Iog%Lg, L=7952Ly10  ¢'™9° ]
¢1mag: .

27. Jista dvojhvézda, ktera nechce byti jmenovana, sestava ze dvou slozek o absolutni
hvézdné velikosti 1,267 mag a 1,875 mag. Vypoctéte a) jejich zafivé vykony v jednotkach
slunecnich, b) celkovy zafivy vykon soustavy a d) jeji celkovou absolutni bolometrickou
hvézdnou velikost.

[(a) 24,76 L,a 14,14 L, (b) 38,90 L, (d) 0,776 mag.]

28. Predstavte si, ze by nam nékdo zaménil Slunce za a) Vegu, b) Arkturus, c) typickou
hvézdu slune¢niho okoli. Vypoctéte jejich vizualni hvézdnou velikost a Ghlovy primér.

29. Vypoctéte jakou hvézdnou velikost m, by sama o sob& méla slune¢ni skvrna o teploté
4200 K pokryvaijici asi 0,1 % plochy sluneéniho disku. Uhlovy pramér Arkturu s toutéz
teplotou je 0,022% vizualni hvézdna velikost je 0,0 mag. Srovnejte s hvézdnou velikosti
Mésice v upliku.

[m, =-17,2 mag, o 4,5 magnitudy jasnéjsi.]
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30.

31.

32.

33.

34.

35.

Hvézda Pollux je zfejmé nejbliz§im obrem. Hvézdna velikost Polluxu ¢ini 1,14 mag, para-
laxa podle Hipparca 0,0967“, teplota 4100 K a bolometricka korekce se odhaduje na
+0,37 mag. Vypoctéte: a) vzdalenost Polluxu, b) jeho absolutni hvézdnou velikost,
c¢) bolometrickou hvézdnou velikost, d) absolutni bolometrickou hvézdnou velikost hvéz-
dy, e) zafivy vykon v jednotkach slunecnich, f) polomér hvézdy v polomérech Slunce.

I"[(a) 10,0 pc, (b) 1,00 mag, (c) 0,75 mag, (d) 0,65 mag, (e) 44 L, (f) 13 Rg]

Efektivni teplota Siria A je 9400 K, polomer 1,8 Ry a hmotnost 2,2 M. UrCete: a) zafivy
vykon hvézdy v jednotkach slunecnich, b) jeji absolutni bolometrickou hvézdnou velikost,
c) stfedni hustotu hvézdy a d) odhadnéte jeji centralni teplotu.

[(a) 22,7 L, (b) 1,35 mag, (c) 530 kg/m>= 0,38 p,, (d) 1,7 10" K]

Jisty Cerveny trpaslik spektralni tfidy M5 V ma hmotnost 0,2 My a polomér 0,31 Rg,
absolutni bolometricka velikost hvézd &ini 9,8 mag. Vypoctéte: a) zafivy vykon v jednot-
kach slunecnich, b) efektivni povrchovou teplotu, c) stfedni hustotu hvézdy, d)
odhadnéte centralni teplotu hvézdy. Diskutujte.

[(a) 0,0095 L, (b) 3240 K, (c) 9500 kg/m’=6,7 p,, (d) 9 -10° K]

Diskutujte, jak se na plose HR diagramu projevi, Ze zakresleny objekt je vlastné nerozli-
Senou dvojhvézdou sestavajici ze dvou hvézd hlavni posloupnosti.

Studujte nyni hvézdy, které maji absolutni hvézdnou jasnost J a jsou a) rozlozeny
v prostoru zcela rovhomérné, b) jsou zcela rovnomérné rozloZzeny v tenké vrstvé, v niz je
i pozorovatel (galakticka rovina). Vypoctéte jak bude zaviset pocet téchto objektl jasnéj-
Sich nez je jista mezni jasnost j,, na této jasnosti a absolutni jasnosti J pro oba tyto idea-
lizované pfipady. Extinkci zanedbejte. Co tyto vysledky naznacuji?

[(@) N ~ (Sjm)™, (0) N~ ]
Predpokladeijte, Zze hvézdy jsou v prostoru rozlozeny zcela rovnomérné. Je-li po€et hvézd
jasnéjsich nez m magnitud a N,,,, je poCet hvézd jasnéjSich nez (m+1) magnitud, dokazte,
ze pomér N,.../N,, = 3,98. Na nasi obloze je vSak tento pomér ponékud mensi. Proc¢?
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Pouzita a doporucena literatura

V soupisech pouZzité a doporucené literatury, které jsou zafazeny vzdy na konci jednotlivych
oddilu skript, jsou uvedeny odkazy na dulezité ucebnice fyziky hvézdy a dvojhvézdy, prehle-
dové Clanky a stézejni prace, které znamenaly vyrazny pokrok v chapani viastnosti hvézd a
hvézdnych soustav. Naprosta vétSina z nich je snadno pfistupna na internetové siti, konkrét-
né na: http://adsabs.harvard.edu/abstract_service.html, (NASA Astrophysics Data Systém)
kde je soustfedéno pres pul milionu abstrakt i celych ¢lanka.

Format odkazu je oproti béznym zvyklostem rozSifen jesté o plny nazev prislusného clan-
ku, tak aby bylo mozno u€init si pfedstavu, o €em citovana prace pojednava. V textu skript je
u autor( praci uvedeno i jejich kiestni jméno (pokud se ovS§em podafilo zjistit) a v kulatych
zavorkach letopocet vydani prace.
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2 Stavba hveézd

21 Co jsou to hvézdy?

Definice hvézdy
Charakteristiky hvézd jsou velmi rozmanité, a proto je uziteCné si jiz pfedem presnéji
vymezit, co si budeme z hlediska hvézdné stavby pod pojmem ,hvézda“ prfedstavovat.

Za hvézdy obvykle pokladame horka (tudiz svitici) relativné stabilni gravitatné va-
zana télesa. V nitrech hvézd dostupuje teplota natolik vysoko, Ze zde mohou probi-
hat termonuklearni reakce, jez alespon po Cast jejich aktivniho Zivota hradi ztraty
energie pusobené vyzarovanim z povrchu.

Lze ukazat, ze pro vzhled hvézdy, jeji vnitini stavbu a vyvoj ma rozhodujici vy-
znam jeji hmotnost; ostatni charakteristiky (rotace, poCate¢ni chemické slozeni) déni
ve hvézdeé ovliviuji jen okrajové. Pravé z tohoto pohledu pak vyplyva nasledujici de-
finice hvézdy, které se i nadale budeme drzet:

Hvézdy jsou samostatna souvisla gravitatné vazana télesa o hmotnostech od
0,075 Mg do 100 M.

Spodni hranice hmotnosti souvisi s faktem, Ze v méné hmotnych utvarech béhem
jejich celého vyvoje nedojde k zazehnuti dostatecné energeticky vydatnych (vodiko-
vych) termonuklearnich reakci. Objektim tohoto typu se fika hnédi trpaslici, pfipadné
planety. Horni hranice naproti tomu souvisi se skuteCnosti, ze utvary o hmotnosti nad
100 Mg nemohou byt z divodu enormné vysokého zafivého vykonu dlouhodobé sta-
bilni a velmi brzy se opét rozpadaji.

Hnédi trpaslici jsou nyni mezi hvézdy téz zapocitavani. Ukazuje se totiz, Ze tato télesa o hmotnos-
tech od asi 0,03 do 0,075 Mg, mohou vznikat i samostatné stejné jako hveézdy — gravitatnim zhrouce-
nim Casti oblaku mezihvézdné latky. Tim se ovSem liSi od planet, které vznikaji zhroucenim &asti pro-
tohvézdného disku, ktery obklopuje centralni hvézdu. Proto planety, na rozdil od hnédych trpaslikd,
krouzi kolem svych hmotnéjSich partnert po viceméné kruhovych trajektoriich.

Modely hvézd

Stavbu ani vyvoj hvézd nemizeme studovat pfimo. Hvézdy se proti tomu pojistily
vnitfnimi teplotami, jez se pocitaji na miliony kelvind, a drtivymi tlaky 10" atmosfer.
Témto podminkam stézi kdy odola jakakoli vyzkumna sonda. Navic hvézdny vyvoj
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standardné probiha v ¢asovych méritkach o 5 az 8 radu delSich, nez je délka lid-
ského zivota.

| z téchto duvodl se proto uchylujeme ke studiu stavby a vyvoje hvézdy prostied-
nictvim matematickych modelu jejich hvézdného nitra, které (nejcastéji formou sou-
stavy diferencialnich rovnic) odrazeji vSechny podstatné fyzikalni skuteCnosti a déje
probihajici v jejich fyzickych predlohach.

Model je ovSem vzdy zjednoduSenim skutecnosti. Nastésti se vSak hvézdy, jakoz-
to soustavy s velkym mnozZstvim prvkil, chovaji tak, Zze i jejich pomérné jednoduché
modely vystihuji jejich vlastnosti neCekané vérné. Nejjednodussi modely odpovidaji
idealizovanym hvézdam, které nerotuji (jevi tedy sférickou symetrii) a nemaji makro-
skopické magnetické pole.

Konstrukci hvézdnych modelli zna¢né usnadnuje skute¢nost, ze naprosta vétsina
hvézd je stabilnich: jejich zakladni charakteristiky, tj. polomér a zafivy vykon, se
v Casové Skale stovek tisic i miliond let prakticky neméni. Svéd¢i to o tom, Ze se vnitni
Casti hvézd nachazeji ve stavu stabilni mechanické (hydrostatické) a energetické rov-
novahy. Hvézdu tak mize velice dobfe reprezentovat jeji staticky model. Vyvojové
efekty Ize pak dobre reprezentovat sledem postupné se ménicich statickych modeld.

2.2 Mechanicka rovnovaha ve hvézdée

Mechanicka rovnovaha (téz hydrostaticka rovnovaha) je stav, v némz se nachazi
vSechna stabilni (Ci alespon pfiblizné stabilni) télesa v gravitatnim poli. Ve stavu pfi-
blizné hydrostatické rovnovahy jsou tak v8echna télesa na Zemi (pokud pravé nepa-
daji), v mechanické rovnovaze je Clovek, zivé i nezivé bytosti i samotna Zemé.

Pro téleso ve stavu hydrostatické rovnovahy plati, Ze vyslednice gravitacnich a vSech
ostatnich mechanickych sil pusobicich na libovolny elementarni objem uvnitf télesa, je
nulova. Pokud by tomu tak nebylo, pak by tato vyslednice sil zpUsobila zrychleni doty¢-
ného objemu, coz by vedlo k tomu, Ze by se v ramci télesa za€al pohybovat.

Hvézda je gravitaéné vazany utvar, kde jednotlivé ¢asti na sebe pusobi gravitaéni
silou. Pokud by ve hvézdé pusobila jen gravitace, pak by se musela zhroutit do
jediného hmotného bodu bé&hem nékolika desitek minut. Jelikoz se tak zjevné
nedéje, je zfejmé, ze uvniti hvézdy musi proti dostfedivé gravitaci musi pusobit
opadné namifena odstrediva sila.")

Rovnice hydrostatické rovnovahy

Pokud hvézda nerotuje, ani neni slozkou tésné dvojhvézdy, ma tvar koule, jevi sfé-
rickou symetrii. Zvolme si nyni v takové idealizované sféricky symetrické hvézdé

') Nejen v popularnich vykladech, ale i v ugebnicich astrofyziky se zhusta setkavame s nesprav-
nym nebo nepfesnym vysvétlenim povahy této sily. Hovofi se o tom, Ze proti gravitaci ve hvéz-
dach plsobi tlak plynu ¢i zareni. Tlak je vSak veli¢ina skalarni ¢i tenzorova, zatimco sila (gravi-
taéni) ma povahu vektoru. Uz z tohoto pohledu je zfejmé, ze tlak nemize gravitaéni silu vyrovna-
vat. Nicméné je pravdou, Ze ona hledana odstfediva sila s tlakem souvisi.
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Obr. 4 Hydrostaticka rovnovaha

elementarni objem ve tvaru kvadru o ve-
likosti zakladny S a vySce Ar. (viz obr. 4)
Tézisté elementarniho objemu necht' se
nachazi ve vzdalenosti r od stfedu hvéz-
dy. Hustota hvézdného materialu v této
vzdalenosti je p(r) a pUsobici gravitacni
zrychleni g(r) (vektor gravitacni sily je
namifen do centra hvézdy). Gravitace
hvézdy pusobi na latku o hmotnosti m
obsazenou ve vybraném elementarnim
objemu tihovou silou F,, kterou Ize pro

Ar/r — 0 aproximovat vztahem:

Fy =mg(r) = p(r) S Ar g(r).

Na tento objem dale plsobi tlakové sily.
Ty, které tlaCi na svislé stény plasté ele-
mentarniho  kvadru jsou vzajemné
v rovnovaze a jejich vyslednice je tak
rovna 0. Neplati to vSak o silach plsobi-

cich na podstavy. Tlak ve hvézdé P se totiz méni, je funkci vzdalenosti od stfedu
hvézdy P = P(r). Na spodni podstavu vybraného objemu pusobi sila F; namifena
smérem od stfedu. Jeji absolutni velikost je dana vztahem: F, = S P(r—-Ar/2), kde P(r—
Ar/2) je velikost tlaku ve vzdalenosti (r—Ar/2) od centra. Opacné je namifena tlakova
sila F, shora pusobici na horni podstavu kvadru. Absolutni hodnota této sily je dana:
F, =S P(r+Ar/2), kde P(r+Ar/2) je velikost tlaku ve vzdalenosti (r+Ar/2) od centra. Ve-
likost vyslednice tlakovych sil pusobicich na elementarni objem Ft je pak dana vzta-

hem:

dP dP

Fi=Fy— Fy =S AP = S [P(r+Arf2) ~ P(=Arf2)] = S [(Pry+~ - Arf2) = (P() — - Ari2)] =

nebo vektorové:

dP

=S — Ar,

dr

Fi= S gradP Ar.

Aby byl zvoleny element v klidu, tj. aby ve hvézdé ani neklesal nebo nestoupal, musi
byt celkova vyslednice tihové sily a tlakovych sil na néj pusobici rovna 0.

Ft +Fg=0

Vzhledem k tomu, Ze ve hvézdach tihova sila mifi do stfedu télesa, musi tlak mono-
ténné klesat smérem od centra k povrchu. Dosadime-li do rovnice, pak dostavame:
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S aP Ar+mg(r)=S aP Ar+ p(r) SArg(nn=0 —
dr dr
dP
— =—pnN 9(r)
dr

nebo vektorové:

grad P = p(r) g(r).

Proti vektoru gravitacniho zrychleni na pravé strané vynasobenému hustotou, coz
odpovida tize jednotkového objemu latky v dotyéném misté, stoji vektorova veli€ina —
mistni gradient tlaku grad P.

Poznamenejme, Ze vySe uvedena rovnice hydrostatické rovnovahy plati zcela
obecné, tj. pro libovolna télesa umisténa v obecném gravitacnim poli.

Dusledky rovnice hydrostatické rovnovahy

Vzhledem k tomu, Ze v celé hvézdé plati, Ze —p g < 0, musi byt tlak ve hvézdé mono-
téonné klesajici funkci s maximem v centru (r = 0) a minimem na povrchu?) (r =R),
kde se predpoklada, ze tlak klesa k nule.

Lze si u€init pfedstavu o velikosti tlaku v centru hvézd, ¢i jinych gravitacné vaza-
nych téles v hydrostatické rovnovaze:

dP AP P. -0 _ P, 3M M 3
—_——=—= =——, p::—3, g::G 5 )%
dr  Ar O0-R R 47 R (R/2)
P, M? M?
TRTCRT T POk

Dosadime-li do tohoto pfiblizného vztahu hodnoty platné pro Slunce, obdrzime od-
had: P, ~6,67 -107"" N m® kg™ (2 -10*°kg)* (7 -10° my™* = 10" Pa = 10" atm.

Realisti¢téjSi modely stavby Slunce ovSem ukazuji, Ze v centru panuje tlak zhruba 25nasobny.
Tento Ffadovy rozdil souvisi s fadou okolnosti, které nas velice hruby odhad neuvazil, mj. i vyso-
kou koncentraci latky v okoli centra hvézdy, danou jak vysokym tlakem, tak i odliSnym chemic-
kym sloZenim (zvySena abundance helia).

VySetfujeme-li velikost tlaku v centru hvézd hlavni posloupnosti, zjistime, Ze s ros-
touci hmotnosti mirné klesa. Logicky to souvisi se skute€nosti, ze jak primérna hus-
tota hvézd, tak i jejich povrchové tihové zrychleni s rostouci hmotnosti klesaji. Hmot-
néjSi hvézdy jsou ,naCechranégjsi“. V centru hmotnych hvézd BO V je tak desetkrat

2) Striktné vzato hvézdy zadny povrch nemaji, jakozto plynné objekty drzené pohromadé vlastni
gravitaci sahaji do nekonec¢na. ,Povrchem® hvézdy zpravidla minime fotosféry, Cili oblast, z niz
k nam pfichazi valna vétsina jejiho zarfeni. Nicméné pravé zde tlak ve hvézdé klesa na hodnotu
relativné velmi nizkou (defacto k 0) ve srovnani s tlakem v nitru.

%) Zde odhadujeme gravitaéni zrychleni g na plil cesty mezi sttedem a povrchem hvézdy, pfiemz
pfedpokladame, Zze naprosta vétSina hmotnosti hvézdy M se nachazi uvnitf koule o poloméru r = R/2.
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mensi tlak nez v centru Slunce, zatimco v ¢erveném trpasliku typu M5 V je zhruba
Ctyrikrat vyssi.

Uvniti sféricky symetrické hvézdy plati, ze gravitacni zrychleni v misté vzdaleném
r od centra je totéz, jako by v doty¢ném misté pusobila pouze gravitace hmotného
bodu umisténého v centru hvézdy o hmotnosti M,, coz je hmotnost té Casti hvézdy,
ktera je obsaZena v kouli o poloméru r a stfedem ve stfedu hvézdy.

VySe uvedené tvrzeni Ize s vyhodou dokazat vyuzitim gravitaCni obdoby Gaussova zakona,
znameho z teorie elektromagnetického pole. Tato moznost prameni ze skute€nosti, Ze intenzita
gravitaCni i elektrostatické interakce mezi dvéma body je nepfimo umérna Ctverci jejich vzdale-
nosti. Gauss(iv zakon pro intenzitu elektrického pole E Ize zapsat ve tvaru:

fif| E dA = Qu/a,

kde zminény integral se pocita po povrchu plochy uzavirajici objem, v némz je obsazen elektricky
naboj o velikosti Qi,, & je konstanta oznaCovana jako permitivita vakua. Gravitacni obdoba
Gaussova zakona vyhlizi podobné:

fifi 9 dA =—47G M,,

kde opét pocitame plodny integral po uzaviené ploSe obsahujici material o celkové hmotnosti M.
Pro pripad sféricky symetrického objektu a kulové plochy o poloméru r se stfedem v centru hvéz-
dy, pak pro absolutni hodnotu gravitacniho zrychleni ve vzdalenosti r dostaneme:

Mf

I'2

9=-G

Zakladni rovnici hydrostatické rovnovahy tak Ize pfepsat do tvaru:

dP M
- _Gpine.
dr p()r2

Veli€iny M, musi ve sféricky symetrickém modelu vyhovovat podmince:

dM,

= 47rr2p(r),

coz je dalSi ze zakladnich diferencialni rovnic hvézdné stavby. Je vyjadienim zakona
zachovani hmoty.

Naruseni hydrostatické rovhovahy

Dojde-li ve sféricky symetrické hvézdé k poruseni hydrostatické rovnovahy, pak na
elementarni objem zac¢ne puUsobit sila vyvolavajici jisté zrychleni elementu a. Hvézda
nebo alespon jeji ¢ast se zane rozpinat (pfevlada-li gradient tlaku) nebo naopak
smrstovat (pfevazuje-li tihova slozka).

F;+F,70 — ma=F;+F,

S Ar p(r) =—SAr(cjj—P -SArpr)gr) —
r
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prya=-2 —pnan =-2" 6 pin"e.
dr dr r
PFi expanzi latka fidne a sou€asné vzrista jeji potencialni energie, a to na ukor vnitf-
ni energie — hvézda (nebo jeji cast) chladne. Tlak ve hvézdé klesne a totéz plati i pro
gradient tlaku. Expanze se zabrzdi.

PFi kontrakci naopak latka houstne a klesa jeji potencialni energie, ktera se zCasti
(z jedné poloviny) méni v energii vnitini — latka se zahfiva. To vede k narUstu tlaku a
tim i k narstu gradientu tlaku. Kontrakce se zabrzdi. V$e trva tak dlouho, dokud se
ve hvézdé po nékolika zakmitech opét neustavi mechanicka rovnovaha.

Takto se ovSem chovaji jen ty hvézdy, které jsou v tzv. stabilni rovnovaze. BEhem vyvoje se
vSak muze hvézda dostat téz do stavu labilni rovnovahy, kdy i mala vychylka zplsobi, Ze tento
objekt pokraCuje v expanzi nebo v kontrakci a do vychoziho stavu se jiz nevrati. VSe zalezi na
mechanickych vlastnostech latky, z niz se tento objekt sklada.

Celou situaci si Ize pfiblizit nasledujicim myslenkovym experimentem: Predstavme si, ze ma-
me hvézdu kulovou hvézdu v mechanické rovnovaze. Nyni ji celou nepatrné stlaime tak, ze se
jeji polomér R, zméni na R = R, (1-x), kde x je velmi malé kladné €islo. Budeme-li nyni pro jed-
noduchost pfedpokladat, Ze hvézda je stlaCena ve vSech svych ¢astech stejnomérné, pak vSude
ve hvézdé vzroste hustota z p , na p a gravitacni zrychleni z g, na g:

P =poR/R)’ = po(1=%) "= po(143x) g = go(Ry/R)’ = go(1-%) "= g (1 + 2x) —
PG =pogo(1+5x).
Vybereme si nyni testovaci objem, v némz byla latka z tlaku P, pfevedena do stavu s tlakem P.
Tento tlak necht zavisi na hustoté latky p takto: P = Kp” ") takze:

P=Kp'=Py(p/po) = Po(1+3 yx); j_r:(1_x) -
fo
dP _dP,(1+3yx)]dr, _dR

=—2[1+@By+1)x].
dr dr, dr dro[ 3y )]

Dosazenim do vztahu: pa = —z—P —p g dostaneme pro silu f plsobici na jednotkovy objem:
r

1=pa == S2{1+(3y+ x| - pygol1+ 5%).
I

Je-li vychozi stav hvézdy stavem hydrostatické rovnovahy, pak plati: ? =—p, 9, - Pro zrychleni
rO

a lze pak psat:
a=g,(3y-4)x

Je-li ¥ > 4/3, pak je sila vznikla naru$enim hydrostatické rovnovahy namifena ven z hvézdy a pu-
sobi tak v opacném sméru nez vychylka poloméru. Navic je jeji absolutni velikost vychylce umérna.
Resenim pohybovych rovnic s timto chovanim sily jsou harmonické kmity kolem klidové rovnovéaz-
né polohy. S ohledem na to, Ze v realné hvézdé nutné dochazi ke tfeni, musi se tento kmitavy po-
hyb vbrzku utlumit a hvézda se vrati do svého plvodniho rovnovazného stavu.

*) B&zné timto exponentem yrozumime Poissonovu konstantu (exponent adiabaty), u jednoato-
mového idealniho plynu je y = 5/3.



3 Hvézdné atmosféry 51

Jinak je tomu ov8em v pfipadé, Zze y < 4/3. Zde pfi infinitesimalnim zmacknuti hvézdy zaéne pul-
sobit sila urychlujici testovany objem smérem do stfedu hvézdy. Hvézda se zacina hroutit se zrych-
lenim umérnym vychylce. Kolaps se zacne brzdit az ve chvili, kdy hvézdny material ,ztvrdne* nato-
lik, Ze se za¢ne dUraznéji branit dalSimu stlatovani: jinymi slovy, kdy y > 4/3. K nasledujici situaci
vskutku dochazi tfeba pfi kolapsu v ranych fazich vyvoje hvézdy, kdy pfi hrouceni dochazi
k disociaci molekul, &i k ionizaci vodiku. Tehdy se smrstovani hvézdy znacné urychli. Naznacenym
mechanismem Ize vysvétlit i zhrouceni jadra hvézdy pred tim, nez vybuchne jako supernova typu Il.

Rotujici hvézdy

Az doposud jsme uvazovali jen idealizované, nerotujici, tedy pfisné sféricky symet-
rické hvézdy. SkuteCnosti vSak je, Ze vSechny hvézdy vice €i méné rychle rotuji.

Rotace ovliviiuje nejen vnéjsi vzhled hvézdy, ale i jeji vnitfni stavbu. Dulezitou roli
zde hraji tzv. ekvipotencialni plochy, €ili plochy, jez jsou mnozinou vSech bodl o zvo-
leném potencialu. Pohybuje-li se bod po ekvipotencialni plose, nekona praci, nebot
se pohyb déje kolmo k plsobici sile (sila je gradient potencialu). Jsou-li objekty, udr-
Zované pohromadé vlastni gravitaci slozeny z plastického materialu (mUize se pohy-
bovat), pak v nich plochy se stejnou hustotou musi v rovhovazném stavu zaujimat
tvar ekvipotencialnich ploch.

Idealizovanym pfipadem je osaméla, nerotujici plynna koule o hmotnosti M (hvéz-
da). Lze ukazat, Ze gravitaéni pole takového utvaru ve vzdalenosti r je stejné jako po-
le buzené hmotnym bodem umisténym v centru hvézdy o hmotnosti M(r), té Casti té-
lesa, ktera je obsazena uvnitf koule o poloméru r. Pokud se zajimame o vzhled vnéj-
Sich, velmi fidkych vrstev hvézdy, pak Ize s dostateCnou pfesnosti brat, Ze naprosta
vétdina hmoty je uvnitf koule, Cili Ze plati M(r) = M. Gravitacni potencial @ pak bude
dan vztahem:

o=-cM__cM
r r
Je zfejmé, Ze ekvipotencialni plochy zde maji tvar kouli. To je také pfiCina toho, pro¢
maji vSdechna dostate¢né hmotna plasticka télesa v hydrostatické rovnovaze (vétsi
druzice, planety, hvézdy) kulovy vzhled.

Na vnitfnim usporadani i vzhledu rotujicich téles se kromé vlastni gravitace pode-
pisuje i odstfediva sila, ktera tato télesa zploStuje. Pokud opét predpokladame, Ze
nejvyznamnéjSi ¢ast hmotnosti hvézdy, rotujici uhlovou rychlosti @, je soustfedéna
v bezprostredni blizkosti centra, pak je potencial vnéjSich vrstev @ dan vyrazem:

o=_gM_rPo
r 2

Plocha @ = const. je plochou vysSiho radu, kterou Ize uspokojivé nahradit rotacnim
elipsoidem, jehoz rovnikovy polomeér r, se ma k poloméru polarnimu r, jako:

r rlow’ 1a,,
<=1+ =14+ ——=
r, 2GM 29,
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kde a,q je odstredivé zrychleni na rovniku a g, je hodnota gravitaCniho zrychleni
tamtéz.%) Relativni velikost odchylky od pfisné kulového tvaru je pfimo tmérna kvad-
ratu uhlové rychlosti a tfeti mocniné poloméru. Je zjevné, Ze pro mensi hodnoty je ta-
to korekce zanedbatelna — uvnitf hvézdy, i dosti zvenci zplostéle, jsou ekvipotencialni
plochy velice podobné kouli. Znamena to, Ze napf. v oblastech, kde se ve hvézdach
uvolfuje jaderna energie, vystacime se sférickym modelem hvézdy.

Rotace zpUsobuje polarni zplosténi hvézdy, ktera pak nabyva zhruba tvar rotacni-
ho elipsoidu. Totéz plati i pro plochy stejné hustoty uvnitf hvézdy, které jsou v téz za-
sadé ekvipotencialnimi plochami. Jak plyne z vySe uvedeného vztahu, zplosténi os-
kulacnich elipsoidl se s klesajicim polomérem rychle zmenSuje. V centralnich oblas-
tech, které jsou pro energetiku hvézdy rozhodujici, jsou tyto ekvipotencialy plochy
takrka presné kulové.

Ve vysSich vrstvach hvézdy zplsobuje rotace kolobéh hmoty. Mezi rovnikem a pély vznikaji
polednikové proudy pfepravujici jak material, tak teplo. Rychlost tohoto meridionalniho proudéni
je pomérné nizka, takze svUj vyznam pro prenos energie ma jen v téch hvézdach, u nichz nedo-
chazi ke konvektivnimu proudéni, nebot’ toto je nesrovnatelné rychlejsi a ucinnéjsi.

Zplosténi hvézdy ma téz vliv na rozlozeni teploty (tudiz i jasu) na povrchu hvézdy, na poélech
rychle rotujici hvézdy je teplota vétsi, a to z toho divodu, Ze je zde vétsi teplotni gradient (za jis-
tych zjednodusujicich pFedpokIadL"JG) zde plati tzv. von Zeipeliv teorém: jas B ~ /g , kde g je efek-

tivni gravitaéni zrychleni na povrchu hvézdy).”

2.3 Stav latky ve hvézdném nitru

K feSeni rovnic hvézdné stavby je zapotiebi znat leccos o mechanickych vlastno-
stech hvézdné latky. Konkrétné je nezbytné znat stavovou rovnici popisujici vztah
mezi tlakem a dalSimi stavovymi veli¢inami hvézdného materialu: teplotou, hustotou
a dalSimi charakteristikami (chemickym slozenim atp.)

Tlak, to je makroskopicky projev déju na urovni mikro¢astic. Zakladni informace o
tom podava molekulova fyzika, statisticka fyzika a termodynamika.

Latka, s niz se ve hvézdném nitru nejCastéji setkavame, je ve stavu tzv. vysoko-
teplotniho plazmatu, jez je slozeno z latkovych Castic (povétSinou kladné nabitych
iontd a zaporné& nabitych volnych elektrontl) a zafeni (foton(). Castice a zarfeni spolu
navzajem interaguji, nejsilngji pak v okamziku pfimého kontaktu — srazky.

®) Uvedeny vztah plati pfesné jen tehdy, je-li spinéna podminka, Ze valna vétsina hmoty télesa je
soustifedéna v oblasti centra. V opadném pfipadé ma gravitacni potencial slozitéjsi tvar, nebot’ se
v ném objevi ¢leny souvisejici s nesféri¢nosti rozlozeni hmoty uvnitf télesa zplisobenou jeho ro-
taci. V kone¢ném dlsledku budou pak ekvipotencialni plochy zplostélejsi, nez v diskutovaném
zjednoduseném pfipadé. Vztah tak udava dolni mez zplosténi rotujiciho objektu, nicméné pro
vétsinu hvézd je docela dobrou aproximaci.

®) viz ROBERT C. SMITH, RICHARD WORLEY (1974)

’) EDVARD HUGO VON ZEIPEL (1873-1959), védsky astronom
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Termodynamicka rovnovaha

Poméry ve hvézdnych nitrech se velice blizi pomérim v soustavach v termodyna-
mické rovnovéaze (TE: Thermodynamic Equilibrium).

Stav TE se zakonité ustavi v tzv. izolovanych soustavach — tj. v dokonale uzavre-
nych Castech prostoru s Casticemi a zafenim, kde nedochazi k vyméné ani ¢astic ani
energie s okolim. V takovych soustavach, pro néz je charakteristickd neproménnost
nékterych fyzikalnich veli€in (celkova energie, hybnost, naboj, hmotnost latky a zare-
ni, pocet elektronl a baryonu), situace zahy dospéje k rovnovaznému stavu, do sta-
vu termodynamické rovnovahy.

Stav soustavy popisujeme souborem tzv. stavovych velicin jako je tlak P, hustota
li€in je i tzv. termodynamicka teplota, ktera se udava v kelvinech (K). Tato teplota je
v ramci celé izolované soustavy tataz, charakterizuje tedy soustavu jako celek (po-
dobné jako V ¢&i U). O termodynamické teploté Ize mluvit pouze v pfipadé soustav ve
stavu termodynamické rovnovahy.

Vzhledem k tomu, Ze absolutné izolované soustavy nikde ve vesmiru neexistuji, nee-
xistuji ani soustavy v dokonalé termodynamické rovnovaze. V realnych pfipadech jsme
vzdy svédky nerovnovaznych déji (jimiz jsou napfiklad toky Castic a energie), které zpu-
sobuiji, Ze stav latky se vice ¢i méné lisi od idealizovaného stavu soustavy v TE.

Dlsledkem téchto odchylek kupfikladu je, Ze teploty namérené riznymi metodami
se od sebe obecné lisi — podle typu pouzité metody pak mluvime tfeba o efektivni,
jasové, barevné, kinetické teploté. Je dobré vSak mit stale na paméti, Zze to nejsou
skuteCné termodynamické teploty, ale jen jisté parametry s povahou teploty, jimiz vy-
jadfujeme vysledky provedenych méreni.

V ramci malého objemu se podminky ve hvézdach mohou termodynamické rovno-
vaze velice silné blizit. Mluvime pak o tzv. mistni termodynamické rovnovéaze (LTE —
local thermodynamic equilibrium). Lze tak fici, Ze nitra hvézd jsou ve stavu LTE, za-
timco hvézdné atmosféry, z nichZ unika zafeni do prostoru, nejsou obecné ve stavu
LTE (jsou ve stavu tzv. non-LTE).

Vlastnosti idealniho plynu

VSeobecné se tvrdi, Ze se latka v nitru hvézd chova velmi podobné jako tzv. idealni
plyn. Je to dost neobvyklé, uvédomime-li si, Ze hvézdny material byva leckdy hustéjsi
nez pozemské kapaliny a navic sestava z elektricky interagujicich Castic. Je tedy na
hony vzdalen od idealu plynu slozeného z dokonale pruznych kouli, které spolu inte-
raguji jen v okamziku jejich bezprostfedni vzajemné srazky. Nicméné je tomu sku-
tecné tak. Divodem tu jsou: a) malé Gc¢inné prufezy iontd (atomova jadra a silné ioni-
zované atomy tézSich prvkd jsou 0 mnoho mensi nez neutralni atomy), b) velké rela-
tivni rychlosti iontd, které efektivné vedou k tomu, ze hvézdné plazma se chova jako
idealni plyn.

Teoreticky i experimentalné bylo zjisténo, Zze pokud je plyn v rovhovazném stavu a
je pfitom dostatecné horky a fidky, pak se jeho stavova rovnice velice blizi stavové
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rovnici idealniho plynu. Ta fika, ze tlak P takového viceméné idealniho plynu je pfimo
umérny koncentraci ¢astic n a absolutni (termodynamické) teploté T:

P=nkT,

kde k je tzv. Boltzmannova konstanta (k = 1,381 1072 J K_1).

Castice idealniho plynu nesou jen kinetickou energii. Tu si spolu pfi vzajemnych
srazkach neustale vyménuji. Ve stavu termodynamické rovnovahy se ustali urcité
rozdéleni Castic podle jejich energii, popsané tzv. Maxwellovou-Boltzmannovou roz-
délovaci funkci.

Pro Castice idealniho plynu plati, ze stfedni kineticka energie pfipadajici na jednu
gastici Eg je v rovnovazném stavu pfimo umérna teploté termodynamické teploté®) T:

EsszkT.
2

Odtud Ize snadno vypocitat i odpovidajici stfedni kvadratickou rychlost v

1mv82k =E, B N
2 2

_ [3kT
Ve = 4[—— -
m

Ze vztahu tedy vyplyva, Ze rychlosti ¢astic plynu jsou umérné odmocniné teploty a
nepfimo umérné odmocniné z hmotnosti Castice. Ve hvézdném nitru se tak volné
elektrony (m, = 1/1836 m,) pohybuji v priméru 43krat rychleji nez jadra vodiku, jadra
helia se pak pohybuji dvakrat pomaleji nez protony.

Vnitfni energie idealniho plynu pfipadajici na jednotku objemu w je dana prostym
souctem kinetickych energii E, vSech jednotlivych Castic.:

w =2Ek=nEsk=%nkT - P =§W.

Je tedy zjevné, Ze tlak a specificka vnitini energie idealniho plynu jsou az na multipli-
kativni faktor tytéz veli€iny, coz konecné vyplyva i zrozmérové analyzy :
1Pa=1N/m°=1(Nm)ym®=1Jm>.

Vse Ize podpofit a kvantitativné zdUvodnit nasledujici uvahou: Z mikroskopického hlediska je
tlak, jimz idealni plyn plsobi na stény vybraného objemu v podobé krychle o hrané a, dan preda-
vanim hybnosti ¢astic sténé, od niz se tyto &astice pruzné odrazeji. Pro jednoduchost pfedpokla-
dejme, Ze ve zvoleném objemu se nachazi plyn s Casticemi o hmotnosti m, v némz se vzdy jedna
Sestina z celkového poctu Castic N pohybuje kolmo k jedné z vybranych Sesti stén, a to stfedni
kvadratickou rychlosti vs. Pfi dopadu na sténu a pruzném odrazu od ni pifeda takova typicka ¢as-
tice sténé hybnost m (vsk — (—Vek)) =2 m ve. Za jednotku Casu takto svou hybnost sténé preda
(1/6 N vgda) Castic. Uvazime-li, sila F je Casova zména hybnosti a tlak je roven této sile prepo-
¢tené na jednotku plochy, pak plati:

%) Povéimnéte si, Ze tato energie nezavisi ani na typu ani na hmotnosti &astice m.
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F @2mvy)iNvgyla) 2N sy 2 2
== ag :3—3(%mvsk)=§nEsk=§W.

Jakkoli jsme se pfi odvozeni dopustili fady zjednodu$eni, celkovy vysledek je spravny a plati zce-
la obecné, ¢ili i pro smés ¢astic s rliznou hmotnosti. To je dUsledek skute¢nosti, Ze vysledny tlak
v soustavé je dan prostym souétem tlak( jednotlivych komponent smési.

Rychlosti atomu rlznych prvkl Ize v principu méfit spektroskopicky z tzv. dopple-
rovského °) rozsiteni spektralnich &ar. Z polositky spektralnich &ar rozsifenych ze-
jména tepelnym pohybem lze odvodit tzv. kinetickou teplotu plazmatu. Tato teplota
nemusi souhlasit s teplotami zjiSténymi jinak (efektivni, barevnou, jasovou atp.), ne-
bot hvézdné atmosféry, odkud pozorované zareni pochazi, nejsou ve stavu termody-
namické rovnovahy.

PFi popisu stavu hvézdného nitra je tfeba ve stavové rovnici pro hvézdny material
koncentraci ¢astic v objemové jednotce n vyjadfit pomoci jinych, makroskopickych
veli€in, jako je hustota materialu p a jeho chemické slozZeni. Hustota latky, Cili hmot-
nost jeji objemové jednotky je dana souctem hustot jejich jednotlivych soucasti:

o T P
p_ amini _ms an/ _luSmH n - n= ’
i i

lusmH

kde my je hmotnost atomu vodiku, m; je hmotnost Castic i-tého druhu a n; je jejich
pocCet, my je stfedni hmotnost Castice a s je tzv. stfedni molekulova hmotnost Castic.
Je-li X; hmotnostni zastoupeni Castic i-tého druhu a jejich atomova hmotnost

A= ﬂ, pak plati:

H

1 _aX
lus I'Ai'

U neutralniho plynu slunecniho slozeni je tfeba vzit v uvahu vodik s hmotnostnim za-

stoupenim X =0,70; helium, Y =0,28 A =4 a ostatni t€zSi prvky s hmotnostnim za-

stoupenim Z=0,02; (1/A;)=1/15,5. Odtud pak vyplyne, ze stfedni molekulova hmot-

nost neionizované slunecni latky je s =1,30. Jinymi slovy vlastnosti neionizované slu-
necni latky odpovidaji situaci, jako by v ni existovaly pouze fiktivni ¢astice s atomovou
hmotnosti 1,30 u, s koncentraci odpovidajici koncentraci realné smési plyn(.

Jinak je tomu v pfipadé ionizovaného plynu, kde se navic objevuji volné elektrony.
Limitnim pfipadem je plyn zcela ionizovany. Je-li Z; atomové Cislo i-tého druhu ato-
mu, pak plati:

1 . X
~ =R01+2)2L,
’.;1( )7

s i

9) Pojmenovano po rakouském fyzikovi CHRISTIANU DOPPLEROVI (1803-1853), ktery na sv(j po-
véstny Doppleruyv jev pfipadl v roce 1842, v dobé svého plsobeni na prazské technice.
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Vzhledem k tomu, Ze pro prvky té€zsi nez helium plati: (1+2))/A; = 1/2, Ize vySe uve-
deny vztah prepsat do tvaru:

v vwvrs

dardnim slune¢nim slozenim je pak x, = 0,62.
Stavovou rovnici plynové slozky hvézdného materialu, pokud se tento chova jako
idealni plyn, 1ze pomoci stfedni molekulové hmotnosti zapsat ve tvaru:
pkT

Py=nkT = .
MUsMH

Dosadime-li za konstanty jejich numerické hodnoty v Sl, dostaneme:
85T
P, =8250 Pa 214 .
ilsy

Tlak je zjevné umeérny soucinu hustoty a teploty a nepfimo umérny stfedni molekulo-
vé hmotnosti.’)

Idedlni plyn sestavajici z dokonale pruznych €astic interagujicich jen v okamziku srazky je
idealizaci, ktera ukazuje nékteré rysy chovani hvézdné latky v podminkach velmi vysoké teploty,
S niz se setkavame v centralnich ¢astech hvézdy. Pfi niZSich teplotach je nutno mit vzdy na mysli
skuteénou povahu slozek hvézdného materialu, ktery je sloZzen ze zaporné nabitych elektrond,
iontd rdzného stupné ionizace a excitace, nékdy i z molekul. Pfi zméné stavu slozek latky, jiz mu-
Ze byt tfeba disociace molekul nebo ionizace &i rekombinace iontl dochazi k vyznamné zméné
vnitfni energie latky.

Mame-li kupf. 1 kg molekularniho vodiku Hy pfeménit na vodik atomarni H, musime dodat
energii 2,1 10 J. Pokud bychom 1 kg atomarniho vodiku chtéli zcela ionizovat, je tfeba vynalozit
ionizacni energii 1,3 10° J, ktera odpovida energii neusporadaného tepelného pohybu v 1 kg
zcela ionizovaného vodiku o teploté 50 000 K. Lze ukazat, Ze disociaCni a zejména ionizacni
energie tvofi nezanedbatelnou ¢ast celkové vnitini energie a pfi podrobnych vypoétech modeld
hvézdné stavby musi byt brana v potaz.

Idealni plyn ve Slunci. Odhad centralni teploty ve hvézdé

Za predpokladu, Ze hvézda je tvofena materialem, ktery se chova jako idealni plyn a
tento plyn je hlavnim zdrojem tlaku ve hvézdg, Ize odhadnout i jeji centralni teplotu.

'%9) Béhem vyvoje hvézdy dochazi k postupné zméné chemického sloZeni v diisledku termonukle-

to k snizovani poctu €astic v 1 kg latky, Cili ke zvySovani stfedni molekulové hmotnosti s, a tim i
ke sniZovani tlaku pfi téZe hodnoté soucinu p T. Vysledkem je postupné naruSovani hydrostatické
rovnovahy ve prospéch gravitace, Cili k ustavicnému hrouceni a zahustovani vnitfku hvézd. Tento
proces je rozhodujici pfi¢inou hvézdného vyvoje v poklidném obdobi nuklearniho horeni.
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2
szka PC~GM_4 =)
H.my, R R
Gum, M a M 6aR, 0
T =~—FsH = —14.10"Kg—Q02—20
°" "k R M IR

Dosadime-li hodnoty platné pro Slunce, dojdeme k vytecné shodé s pfedpovédmi
ziskanymi dokonalejSimi modely Slunce: T,=1,4 10" K. Tak vysoka teplota ve slu-
necnim centru je spolehlivou zarukou, Ze i zde se hvézdny material bude chovat jako
idealni plyn.

Pro demonstraci pfedchozich uvah si nyni vybereme v nitru Slunce, pfesné na poloviné vzda-
lenosti mezi centrem a povrchem (r = 3,48 10° m), testovaci objem o tvaru krychle s hranou 1 m.
Podle standardnich modell viadne v této vzdalenosti teplota T = 3,4 10° K. Hvézdny material je
tu takika perfektné ionizovan, a to i pfesto, Ze dosahuje hustoty vody: p = 1000 kg m™>. Stredni
molekulova hmotnost tak bude: 1 =0,62. Poget &astic v 1 m® je pak 9,6 -10°°, jejich stfedni kvad-
raticka rychlost je 370 km s™.

Pod polomérem r = 0,5 R, je obsazeno celych 94 % hmoty celého Slunce, zrychleni v daném mis-
té je tedy 0,94/(0,5)2 = 3,76krat vétsi nez na povrchu Slunce, tedy 1,03 10°ms™ (105 gz). Cely ob-
jem tak na spodni ¢asti Slunce tladi silou 10° N, tlakem 10° Pa. Za to, Ze se cely objem nepropada

smérem do centra, mohou srazky Castic ze sousedstvi objemu. Lze odhadnout, Ze kazdou sekundu

dopada na kazdou ze stén zhruba 5,9 -10** &astic. Vyvozuje to tlak 4,5 -10" Pa (4,5 -10° atm).

Vzhledem k tomu, Ze hustota i teplota klesaji smérem od centra, bude pocet srazek Castic
s horni a dolni podstavou rizny. Gradient teploty zde neni nijak vysoky: absolutné to je —
0,019K m_1, relativné —5,6 10° m™". Tak maly gradient se i v laboratornich podminkach obtizné
realizuje. V nitru je tedy velmi dobfe spinéna podminka pro LTE. V hustoté je relativni gradient
1,6 10°m™". Celkové je rozdil v tlacich mezi horni a dolni sténou ¢iselné roven tize elementu, {j.
10° Pa, relativné to je 2,2 107, Hydrostaticka rovnovaha zde spociva hlavné ve zvySovani hustoty.

Na spodni zakladnu dopadne béhem jedné sekundy o 1,1 10”7 gastic vice, nez na horni. Na-
vic, stfedni rychlost srazek je tu zhruba o 3,6 -10%-tinu vétsi, nez pfi dopadech na horni sténu.
Tento rozdil pravé postaci na to, aby doty¢ny objem byl dlouhodobé stabilizovan na misteg.

Elektronové degenerovany plyn. Teplota degenerace

V prubéhu hvézdného vyvoje se v centralnich oblastech hvézdy postupné zvysuje
hustota. Atomy se tak k sobé pfiblizi natolik, Ze se jejich elektronové obaly za¢nou
drtit. Castice spolu zaénou vyznamné interagovat i v dob& mezi vzajemnymi srazka-
mi. Nejvyznamnéjsi interakci pfitom jsou kvantové mechanické efekty pasobici mezi
nejleh¢imi z fermiond — volnymi elektrony. Velmi markantné se tu za¢ne uplatriovat
tzv. Pauliho') vyluovaci princip, ktery zakazuje dvéma r(znym fermionim
v soustavé zaujmout tentyz kvantovy stav.

Latka, jejiz stav urCuje tato kvantové mechanicka interakce mezi volnymi elektrony,

se nazyva elektronové degenerovany plyn. S elektronové degenerovanym plynem se

") WOLFGANG PAULI (1900-58), $vycarsky fyzik rakouského plvodu, zabyval se predevsim kvan-
tovou mechanikou. Za formulaci vylu€ovaciho principu obdrzel v roce 1945 Nobelovu cenu.
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bézné setkavame v centralnich Castech hvézd v pokrocilejSim stupni vyvoje, pfipadné
v nitrech bilych trpaslikd a ve svrchnich vrstvach neutronovych hvézd.

Tlak degenerovaného plynu velmi silné zavisi na koncentraci volnych elektronu, tedy
na hustoté, jen zcela okrajové pak zavisi na teploté. Pfi nizSich hustotach, kdy je kinetic-
ka energie elektrond mensi nez energeticky ekvivalent jejich hmotnosti (0,5 MeV, rych-
losti menSi nez polovina rychlosti svétla), pak plati:

Pedg - p5/3
Degenerovana latka je velmi obtizné stlaCitelnd. Svymi mechanickymi, tepelnymi a
elektrickymi vlastnostmi (vyborny vodic tepla a elektfiny) pfipomina pozemské kovy.
Je zde jen ,drobny* rozdil: bod tani elektronové degenerované latky je radové 10° K.

PFi zvlast vysokych hustotach, kdy se v latce zaCnou vyskytovat i elektrony s rych-
lostmi blizicimi se rychlosti svétla, elektronové degenerovana latka ,ponékud zmékne®,
stane se Iépe stlaCitelnou, pfechazi do stavu tzv. ultrarelativistického elektronové dege-
nerovaného plynu. Stavova rovnice pro tento degenerovany plyn pfejde do tvaru:

Puedg - ,04/3
Elektronova degenerace se projevi vzdy tam, kde je latka silné stlatena a je pfitom
relativné chladna. Stav elektronové degenerace Ize ,sejmout” pokud latku zahfejeme
alespori na tzv. teplotu degenerace'?) T, ktera je funkci koncentrace volnych
elektrond N,:

Toeg= 107" Km? N2,

Vice se o stavu elektronoveé i neutronové degenerovaného plynu dovime v kapitole 5.2.

Fotonovy plyn

Dullezitou slozkou hvézdného materidlu je i elektromagnetické zareni. Ve vétSiné
hvézd zprostfedkovava pfenos energie z centralnich oblasti na povrch, v celkové
teplejSich hmotnéjSich hvézdach se vyznamné podili na tlaku hvézdného materialu.
Elektromagnetické zareni je podle kvantové teorie tvoreno specialnimi elementar-
nimi casticemi — fofony. Pfipomenme, ze tyto €astice maji nulovy naboj, jednotkovy
spin (jsou to tedy tzv. bozony) a nulovou klidovou hmotnost. Jednotlivé fotony se od
sebe li8i energii E;, jeZ je dana jejich frekvenci v (vinovou délkou A), hybnosti p;a ko-

'2) Ve vysokoteplotnim plazmatu hvézdného materialu, tvofeném predevéim zcela ionizovanymi
atomy a volnymi elektrony, zavisi koncentrace volnych elektrond N, na zastoupeni vodiku X a

hustot& materialu p:

A+X) P, 7. =450 K (14X) {07,
2m,

Ne =
Ve slune¢nim centru s hustotou materialu p; = 1,5 10° kg m™ je teplota degenerace 2,2 -10° kel-
vinl nékolikrat mensi, nez skute¢na teplota: 1,5 10" K. Aby pfi této teploté material degeneroval,
bylo by zapotfebi zvysit jeho hustotu osmnactinasobné.
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necné i hmotnosti my, kterou jim podle relace teorie relativity: E = mc?, Ize téz prisou-
dit. Pro foton o kmito¢tu va vinové délce ve vakuu A plati:

he E, _hv_h E, hv h
=—, pf=_=_=_ mf=_=_

E;=hv , =—,
f y) c ¢ A c2 ¢? c¢cA

Je-li soustava ve stavu termodynamické rovnovahy, pak se v ni neustale tvofi a zani-
kaji fotony, pficemz jejich koncentrace a zastoupeni podle energii (spektrum) zavisi
pouze na termodynamické teploté soustavy. Rikame, Ze v soustavé nachazime rov-
novazne tepelné zareni nebo téz rovnovazny fotonovy plyn o teploté T.
¢ Vlastnosti rovnovazného fotonového plynu:

a) hustota energie uvnitf dutiny w:

b) koncentrace fotonu (pocet v 1 m3) ny.

n;=2,029 10’ m>K* 7°,
Proménnym pocCtem cCastic se fotonovy plyn nejvyznamnéji liSi od idealniho
plynu nebo plynu sloZzeného z latkovych Castic, kde se koncentrace s teplotou
nemeéni.
c) stfedni energie pfipadajici na jeden foton:
£=270kT=3726102JK"'T
d) odpovidajici frekvence v, a vinova délka A ,stfedniho fotonu“ v metrech:

v, = % = 5623100 HzK' T,
10-3
gy =8 223300 MKy 842, 0)
v T

S

e) Stavova rovnice — zavislost zarivého tlaku P, a teploty:

P, -1 w = 4o T
3 3c

VSimnéte si, Zze u klasického idealniho plynu je odpovidajici tlak dvojnasobny: 2/3 w — Castice
dopadne na sténu a pak se od ni jesté odrazi, v pfipadé fotonu je tu jen dopad, po pohlceni fo-
ton zanika. DalSi vyrazny rozdil mezi idealnim plynem a fotonovym plynem spociva v tom, Ze tlak
idealniho plynu je umérny 1. mocniné teploty, zatimco tlak fotonového plynu je umérny 4. (!) moc-
niné. Z toho plyne, Ze fotonovy plyn je dllezity tam, kde je bud latka velmi fidka nebo kde panuje
velmi vysoka teplota.

V nitru hvézd je fotonovy plyn i latka zhruba ve stavu termodynamické rovnovahy, tj.
jejich vlastnosti jsou popisovany touz teplotou. Neustalé vyrovnavani teplot je du-
sledkem velmi Casté vzajemné interakce mezi fotony a latkou. Ty jsou pohlcovany,
rozptylovany a znovu vyzarovany jak volnymi elektrony, tak ionty. Fotonovy plyn



60 Uvod do fyziky hvézd a hvézdnych soustav

uvnitf hvézd je tak velice blizky stavu rovnovazného. Tlak fotonového plynu pfispiva
k celkovému tlaku ve hvézdé.
Pomér mezi tlakem zareni a tlakem idealniho plynu je oznacovan veli€inou 5,

_ T°
B = z—’=3,06-10 20 s

g

).

U hvézd se stavbou a chemickym slozenim podobnym Slunci plati, ze jejich teplota v nitru je
umérna M/R a hustota M/R’. Na pul cesty mezi centrem a povrchem pak plati:
2

= % ~0,0007 gMﬂg .
g ¢Ve -~
Z vyse uvedeného vztahu ovSéem plyne, zZe tlak zareni zacne byt dllezity az teprve u mimoradné
hmotnych hvézd, u hvézd s hmotnosti vétsi nez 30 Slunci (spektralni tfida O).

Pro ilustraci pomérQ v nitru hvézd se vratime k nasemu testovacimu objemu na poloviné cesty
mezi stfedem a povrchem Slunce. Pfipomefime, Ze teplota zde je 3,4 10° K, tlak 10° Pa, gradient
teploty —0,019 Km™", v 1 m° je 9,64 -10% latkovych &astic véeho druhu. Vinova délka fotond je
tam v priméru 600krat krat$i nez vinova délka zareni Slunce pfichazejiciho k nam ze Slunce —
jde tedy o mékké rentgenové zareni 1,6 nm.

Srovname-li charakteristiky tohoto plynu s charakteristikami rovnovazného fotonového plynu
téze teploty, musime dojit k zavéru, ze fotony jsou ve slune€nim nitru dosti ,vzacnymi zviraty“.
Jejich koncentrace je 8 -10° fotont na m3, tzn. Ze na 1150 ¢astic vSeho druhu pfipada v priméru
jeden foton. Hustota energie fotonového plynu je 10" J m_3, je tedy 650krat mensi nez hustota
kinetické energie plynu. Z toho okamzité plyne, Ze pfispévek fotonového plynu na celkovém tlaku
je zanedbatelny — ¢ini 1/1300 tlaku idealniho plynu. Fotony jsou v$ak dllezité z jiného diivodu —
diky svym velkym cestovnim rychlostem jsou i pfes svUj nepatrny pocet schopny prenést znacné
mnozstvi energie.

2.4 Zdroje hvézdné energie a nukleosyntéza

Pro¢ hvézdy zari?

NejCastéjsi odpovéd: ,No pfece proto, Ze v nich probihaji termonuklearni reakce!” je nespravna,
coz Ize dolozit tfeba na pfikladu bilych trpaslikd, v nichz jiz davno zadné jaderné reakce nehofi, a
hvézdy presto sviti. Nebo jsou tu hvézdy typu T Tauri, které se teprve smrstuji a termojaderné
reakce se v nich dosud nevznitily.

Spravna odpoveéd by mohla znét: ,Hvézdy zafi, protozZe je jejich povrch zahfat na vysokou tep-

lotu nékolika tisic stupnd Celsia.” Jina otazka ovSem je, jakpak je to ve hvézdach zafizeno, ze
dokaZzou takto zafit po miliony i miliardy let?
Tenka a fidka slupka hvézdné fotosféry, oddélujici vnitfek hvézdy od chladného me-
zihvézdného prostoru, by jisté brzy vychladla, kdyby nebyla nepfetrzité dotovana pfi-
sunem tepla zevnitf. K tomu, aby teplo samocinné postupovalo z nitra smérem
k povrchu, je nezbytné, aby uvnitf byla hvézda teplejSi nez na povrchu, aby v ni exis-
toval jisty teplotni spad. A kone€né: aby se tento potfebny teplotni spad uchoval po
dlouhou dobu, musi byt udrzovan €innosti néjakého tepelného zdroje uvniti hvézdy.
Tim zdrojem pak mohou (ale nemusi) byt termonuklearni reakce.
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Pokud je hvézda v rovnovaze, pak plati, Ze v jejim nitru se uvolni praveé tolik ener-
gie, kolik ji hvézda odevzda do prostoru (povétSinou vyzari).

Smrst'ovani a expanze hvézd

V prfechodnych, dynamickych fazich vyvoje se hvézda, kdy se hvézda prfestavuje, do-
chazi, ke zménam potencialni (gravitacni) energie hvézdy Ep. Pfi smrStovani, kontrakci
hvézdy nebo jeji Casti se potencialni energie snizuje, pfi expanzi, nafukovani tato ener-
gie naopak roste. Chovani hvézdy po strance kvalitativni i kvantitativni dobfe vystihuje
tzv. véta o virialu (téz teorém virialu). Odvodil ji jiz v roce 1870 vynikajici fyzik 19. stoleti
RupoLPH CLAUSIUS (1822-88) pro systémy sestavajici ze vzajemné se pritahujicich ¢as-
tic vazanych pospolu po delSi dobu, Cili pro soustavy, pro néz plati, Ze jejich vnitfni ener-
gie U, dana souctem kinetické a potencialni energie systému, je zaporna:

U=Ex+E,<0.

Jde-li o gravita¢ni pfitazlivost, kde vzajemné pulsobici sila mezi jednotlivymi ¢asticemi je
nepfimo umeérna Ctverci jejich vzdalenosti F —— pak mezi stfedni hodnotou celkové
kinetické < E,> a stfedni hodnotou potencialni energie < E, > plati pozoruhodny vztah:

2<Ex>+<Ey,>=0,
Gili:

U= <E>=-<Ec>

Celkova energie gravitatné vazaného systému ze stavu rovnovahy je tedy vzdy rov-
na pravé poloviné stfedni hodnoty potencialni energie systému nebo zaporné vzaté
celkové stfedni kinetické energii.

Vzhledem k tomu, Ze véta o viridlu ma v astrofyzice, a zejména pak v teorii stavby a vyvoje
hvézd zcela zasadni vyznam, je jisté uziteCné uvést si na tomto misté i jeji struéné odvozeni.
Predpokladejme, Ze studujeme vazany stabilni systém sloZeny z diskrétnich Castic, které spolu
vzajemné interaguji. Pro takovy systém plati véta o virialu, kterou Ize odvodit tak, Ze nejprve za-
vedeme urcitou veli¢inu Q, kde:

Qzapi'ri!

kde p;a r; jsou hybnost a polohovy vektor i-té ¢astice v néjaké inercialni vztazné soustavé, pfi-

¢emz Q je suma skalarniho soucinu obou veli€in pro kazdou €&astici soustavy. UvaZzujme nyni de-
rivaci této veli€iny podle ¢asu:
4Q_d o dv o d o 1d L 1
dt dt5 'dt ' dt52dt "7 2dt?’
kde I neni nic jiného nez moment setrvacnosti soustavy vzhledem ke zvolenému pocatku.
Derivaci veliCiny Q Ize vyjadfit i jinak:
dQ .. .dr,+ .. dp; ,

.o 1 .s ‘e
— = — r=29-mVv +QF r=2E,+3QF r,
dt ap/ dt a dt i az i v al i K a/ i
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kde prvni Clen je tzv. Ziva sila, coZ neni nic jiného nez dvojnasobek celkové kinetické energie
soustavy &astic, a druhy ¢len je tzv. Clausitiv virial®), pojmenovany po vynikajicim fyzikovi, ktery
tento vztah obsahujici ¢leny s povahou energie (Ci prace) vlastné objevil.

Rozeberme si nyni pravé tento virial. Je to suma skalarniho soucinu vyslednice vzajemnych sil
F; plisobicich na kazdy z bodu a jejich polohového vektoru r,. Plati tedy:

.. L a.. 0

aF r = agaF,.j%r, .

i i (!‘j, J#i -
Dokazte, ze pouzijeme-li nyni tfetiho Newtonova zakona o akci a reakci: F; = —Fj;, Ize po jistych
manipulacich dojit k tomuto vyjadfeni virialu ve tvaru:

.. 1 ..4 0 1.0 .t
a_Ff‘r/ ZE a%a (Fij _Fji)g‘ri ZEa aF,-,- '(ri _rj)'
i i (‘;j, J#i - i j j#i
Budeme-li pfedpokladat, Ze rozhodujicim silovym pusobenim mezi jednotlivymi ¢asticemi je gravi-
tacni pfitazlivost dana Newtonovym gravitaénim zakonem, pak:
mm,
F,=-G ’(r.—r.),

3 ! J
i

kde r; je prostorova vzdalenost i-t¢ho a j-teho bodu: r; = | r, — rj.|. Dosadime-li do virialu, pak zjis-

time, Ze:

m,.mj(

.. 1 e e e e MM
afF r=——-8ac—-=r-rf=--834ac =
i 2 i g j#i ij 2 i j#i

Virial je tak pfimo roven celkové potencialni energii soustavy. Jestlize nyni podle €asu vystfe-
dujeme zakladni vztahy pro ¢asovou derivaci Q, dojdeme ke vztahu:

(o) -2+ e,

Pokud je systém periodicky nebo pokud se nevyviji pfili§ bouflivé, pak se ¢len na levé strané li-
mitné blizi nule a Ize jej proto zanedbat. Tim se dostdvame ke standardnimu tvaru véty o virialu,

téma:
0=2(E,)+(Ep).

V pfipadé, ze dochazi k pozvolnému toku energie ze soustavy do prostoru, déje se
tak na ucet vnitini energie. Poklesne-li tato o hodnotu AU, vzroste o tutéZz hodnotu
celkova kineticka energie Ex a o dvojnasobek této hodnoty poklesne potencialni
energie soustavy E,,.

Z véty o virialu pak vyplyva, Ze pfitom polovina energie hvézdu, slozenou prevazné
z idealniho plynu vazaného pohromadé vlastni gravitaci, opousti formou zafeni o vy-
konu L a druha v ni zistava v podobé vnitfni energie U — nej¢astéji poslouzi k zvySeni
kinetické energie neusporadaného pohybu €astic, Cili ke zvySeni teploty.

'3 virial je slovo latinského plvodu odvozené od zakladu vir — muz. Je vyjadienim aktivniho,

muzského principu, ktery byva spojovan s muzskou potenci, plodivou silou a aktivitou. Virial by-
chom tak mohli nazvat ,muznou silou“ na rozdil od Zivé sily.
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| JdCE,-U)_ 1dE, _du

dt 2 dt  dt

V této situaci zastihujeme tfeba jiz zminéné hvézdy typu T Tauri. Jejich postupné
smrstovani se zastavi v okamziku, kdy se v jejich centru zazehnou termonuklearni
reakce. Tento vydatny tepelny zdroj pak na sebe na dlouhou dobu vezme nevdécny
ukol hradit veSkeré tepelné ztraty hvézdy.

Z teorému viridlu dale vyplyva, Ze pokud ve hvézdé dojde k tomu, Ze do nékteré
jeji vrstvy pfichazi vice zafivé energie, nez kolik se zni odebira, pak dochazi
k opatnému pochodu: na ukor zadrzené energie, prochazejici vrstvou z centra na
povrch, se potencialni energie dotyCné vrstvy zvySuje — tato vrstva se postupné
vzdaluje od centra — expanduje a soucasné chladne. To je tfeba divodem toho, pro¢
se z hvézdy hlavni posloupnosti v pribéhu ¢asu stava rozmérny obr.

Termonuklearni reakce

vvvvvv

termonuklearni reakce, pfi nichz se v disledku vysokych teplot a tlakl jadra leh&ich
prvku postupné spojuji v pevnéji vazana jadra tézsich prvkl (konfiguraéni energie na
jeden nukleon klesa). Energie takto uvolnéna pak z vétsi ¢asti pfechazi v energii ne-
uspofadaného tepelného pohybu ¢&astic okolniho plazmatu. Diky tomu je oblast ja-
derného hofeni dlouhodobé schopna podrzZet si svou vysokou teplotu.

Volnému spojovani lehCich jader v t&€Z8i, pevnéji vazana jadra brani zejména elek-
trostatické sily pusobici mezi souhlasné nabitymi atomovymi jadry, které mezi nimi
vytvareji nesnadno prostupnou potencialovou bariéru. Pfi vzajemnych srazkach se
reagujici jadra mohou k sobé pfriblizit i na malou vzdalenost. Pokud se jadra pfi sraz-
ce dostanou k sob& na vzdalenost mensi, nez je jista kriticka vzdalenost, pak pfi
srazce prevladnou pfitazlivé kratkodosahové jaderné sily, jez reaguijici jadra svazou
v pevnéji vazany nuklid. Vzhledem k tomu, Ze vzdalenost, na niZ se jadra k sobé pfi-
bliZi, je nepfimo umérna energii srazky, lze stanovit i jistou kritickou energii srazky,
které je zapotfebi k tomu, aby byla potencialova bariéra pfekonana a jaderna syntéza
se uskutecnila.

Podrobné vypocty vSak ukazi, Ze v realnych podminkach, které panuji i ve hvézd-
nych centrech, je takovychto dostatecné prudkych a tudiz uspésnych nepruznych
Stésti vSak uskuteCnéni termojaderné syntézy vyznamné napomaha tzv. kvantovy
tunelovy jev, ktery s malou, nikoli vSak zanedbatelnou pravdépodobnosti umoznuje
proniknout (protunelovat) potencialovou bariérou i v tom pfipadé, Ze vzajemna ener-
gie srazky je mensi, nez je klasickou mechanikou vypoctena kriticka energie. Nicmé-
né i zde pravdépodobnost uspédného splynuti dvou jader velmi silné zaleZi jak na
frekvenci, tak zejména na razanci vzajemnych srazek atomovych jader, Cili na teplo-
té. To je také dlvod, pro¢ termonuklearni reakce probihaji nejrychleji v oblastech
s nejvysSi teplotou, tedy v centru.
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Mnozstvi energie uvolnéné v 1 kg hvézdného materialu v disledku termonuklear-
nich reakci za jednotku Casu vyjadfuje tzv. energeticka vytéznost oznaCovana nej-
Castéji symbolem &. Pro vykon uvolfiovany v objemové jednotce pak plati:

2
pPE=nAmc,

kde Am je ubytek hmotnosti (téz hmotnostni deficit) konecného produktu jediné ja-
derné reakce a Am ¢’ pak odpovidajici energie reakci uvolnéna. Tyto veli€iny jsou
dany vazebnymi energiemi vstupujicich a vystupujicich jader a na teploté ani hustoté
nezaviseji. Naproti tomu n,, coZz je mnozstvi téchto reakci, které probéhnou
v jednotce objemu za jednotku Casu, zavisi (¢asto komplikovanym zpusobem) ze-
jména na mistni teploté, dale pak i na hustoté a chemickém slozeni.

Vodikové reakce

vvvvvv

nichz se Ctyfi jadra nejbéznéjSiho z prvkd — vodiku, &tyfi protony, postupné spoji
v jadro helia, Cili v tzv. €astici a. Ostatni termonuklearni reakce maji pro energetiku
hvézdy jen epizodni &i okrajovy vyznam, dulezité vSak mohou byt z toho divodu, ze
mohou ponékud ovlivnit vnitini stavbu a tim i rychlost vyvoje hvézdy dané jinak ze-
jména tempem vodikovych reakci.

Do vodikovych reakci vstupuji ¢tyfi protony o celkové hmotnosti 4 x 1,0073 u a vy-
stupuje z néj jadro helia o hmotnosti 4,0004 u. K ubytku hmotnosti, o velikosti
0,0287 u dochazi proto, ze nukleony v jadru helia jsou silné vazany. Vazebna energie jad-
ra'®) je: 0,0287 x 1,6606 10> kg x (2,9979-10°ms')* =4,29-10"*J = 26,8 MeV. Na
jeden nukleon tak pfipada 6,7 MeV.

Pfeménou 1 kg vodiku na helium ,ubude® 0,0071 kg (0,71 %) hmoty a uvolni se
pfitom odpovidajici energie: 0,0071 x (2,9979 -10° m s™')* =6,4 10" J. K zajidténi zafi-
vého vykonu 1 L (3,846 -10°° W) je zapotiebi, aby se kazdou sekundu pfeménilo
6,0 10" kg vodiku na helium. Pro uklidnéni poznamenejme, Ze ve Slunci je k dispo-
zici asi 1,35 -10%° kg vodiku.

PFi spojeni &tyf protonli nevznika jen jadro helia, ale i dal$i ¢astice odnasejici se-
bou ¢ast hmotnosti, kladny naboj, spin, hybnost a energii tak, aby pfi reakcich byly
splnény vSechny patficné zakony zachovani. Souhrnné Ize psat:

4"H-He+2e" +2v,+2y,

respektive: 4"H+e > *He+e " +2v, +2y.

'Y Vazebnou energii, tak jak ji zde chapeme, Ize definovat jako praci nezbytnou k tomu, aby se

v8echny nukleony vazané v jadfe osamostatnily a vzdalily do nekone€na. Vazebna energie je tak
rovna zaporné vzaté konfiguracni energii, pfipadné potencialni energii systému nukleonu.
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Z energetického hlediska dochazi ke ztratam jen v pfipadé neutrin, ktera vétSinou
hvézdy opoustéji, aniz by svou energii hvézdé predaly.’) Ostatni ¢astice dilem anihi-
luji nebo jsou pohlceny a jejich energie slouzi k pfirastku vnitfni energie materialu.

Ve hvézdnych nitrech se termonuklearni syntéza vodiku na helium uskutecCriuje
fadou fetézcl jadernych reakci, ¢i jadernych cykld, jejichz energeticka uc¢innost silné
zavisi na teploté. Ve hvézdach s centralni teplotou od 7 do 18 milionu kelvinli se nej-
vice energie uvolni prostfednictvim tzv. protonové-protonového (p-p) rfetézce.

Rozhodujici reakce, ktera urCuje tempo p-p fetézce, je ta prvni, pfi niz se dva pro-
tony spoji v jadro deuteria:

1 1 2
H+'H-"D+e +v,.
Trebaze dochazi neustale k vzajemnym srazkam protonu, na dostatec¢né prudkou
L~ . p v s . v 4 v p v, v 10
srazku, majici za nasledek nepruzné splynuti obou ¢astic, eka proton fadové 10

let. DalSi reakce jsou jiz mnohem rychlejsi. Existuje fada variant pribéhu p-p fetézce,
z nichz uvedme dvé nejfrekventovanég;si:

'H+Ho’D+e" +v,
D+"H—He +v
*He + °He — *He + 2 'H.

Ve Slunci, Cili ve hvézdé s béznou centralni teplotou, takto probéhne 69% reakci;
zbylych 31% se realizuje komplikovanéiji:

'H+'Ho?D+e" +v,
D+ 'H - He +v
*He + *He —» 'Be +
'‘Be+e — 'Li+v,
“Li+'H — 2 *He.

Béhem reakci vznikaji jeden az dva pozitrony, které okamzité po vzniku anihiluji
s nékterym z volnych elektron. Uvolnéna energie v daném misté nahfiva material
hvézdy, podobné jako energie absorbovanych nebo rozptylenych fotonu. Celkova
energeticka bilance jednoho sledu reakci p-p fetézce je 26,2 MeV.

Rychlost reakci p-p fetézce, urena tempem prvni z reakci, zavisi pfi teplotach 10
az 18 milionli K na 4. az 6. mocniné teploty.

V centrech hmotnéj$i hvézd, kde vladne teplota vyssi nez 18 milionl K, je energe-
ticky vyznamnéjSi uhliko-dusiko-kyslikovy (CNQO) cyklus, v némz jadra uhliku, dusiku
a kysliku slouzi jako katalyzatory. Vyssi teplota je tu zapotrebi z toho divodu, Ze zde

15) Neutrina sebou do prostoru odnaseji vcelku zanedbatelnou ¢ast uvolfiované energie — 2 az

7 % - v zavislosti na typu vodikovych reakci.
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do reakci vstupuji atomova jadra s vySSim nabojem; jadra pfi srazkach museji pre-
konavat vysSi potencialovou bariéru. Jedna z variant cyklu je naznaCena zde:

120+1H%13N+'Y
13N—>13C+e++ve
BC+'H S N +y
“N+'Ho ™o +e" +v,
150%15N+12C+4He

Energeticka vytéZnost jednoho uskutecnéného CNO cyklu je mirné mens$i nez v pfi-
padé p-p fetézce — jen 25,0 MeV.

Zavislost energetické vydatnosti cyklu je jesté strméjsi, nez v pfipadé protonoveé-
protonového fetézce, udava se 16. — 18. mocnina teploty. Disledkem takovéto
skute€nosti je fakt, Ze oblast hofeni vodiku CNO cyklem je daleko vice koncentro-
vana nez v pfipadé spalovani vodiku p-p fetézcem. Diky mimofadné koncentraci
zdroje energie dochazi v centralnich oblastech hmotnych hvézd k promichavani ma-
teridlu (konvekci), ktera do titérné oblasti jaderného hofeni neustale dopravuje
Cerstvy, na vodik bohaty hvézdny material.

Ve hvézdach, i v mistech kde dochazi k hofeni vodiku na helium, vzdy pocet vodikovych jader
mnohonasobné prevysuje pocet atomd skupiny CNO. Je ziejmé, ze pak vSechny zde pfitomné
CNO atomy v prabéhu jaderného horeni musi vstoupit do CNO reakci a to zpravidla nékolikrat.
Jejich zastoupeni se pak upravi v poméru jejich Zivotnich dob v ramci CNO cyklu.

Vzhledem k tomu, Ze u CNO cyklu nejpomaleji probiha pfedposledni reakce, Cili ta s 14N, musi
v oblastech vodikového horeni velmi rychle narlist zastoupeni tohoto izotopu na Ukor zastoupeni
jinych izotopl skupiny CNO. Pokud se v prubéhu vyvoje hvézdy dostane na povrch latka s takto
pozménénym chemickym slozenim, mize to slouzit jako zavazny nepfimy dukaz toho, Ze ve
hvézdé probihaly vodikové reakce CNO cyklem.

Heliové reakce

Velmi vyznamnou reakci, s niz se setkdvame az v pokrocilém stupni hvézdného
vyvoje, kdy se v centralnich oblastech v dusledku vodikovych reakci vytvofi témér
Sisté heliové jadro, je tzv. Salpeterova reakce'®) jinak téZ reakce 3« (&astic):

*He +*He « — °Be
8 4 12
Be + He —» “C+y.

Dvé Castice o se tu spoji na nestabilni jadro berylia 8Be, které se ovSem okamzité
rozpada, pokud ovdem toto jadro nezachyti dalSi jadro helia, jimz se pfevede na
stabilni jadro uhliku ?c. Energeticky vytézek sledu reakci je jen 7,4 MeV. Na jeden
nukleon pfipada 0,62 MeV, coz o fad méné nez v pfipadé vodikovych reakci. ,Zapal-
na teplota“ Salpeterovy reakce je relativné velmi vysoka — kolem 10° K. V mistech,
kde se takova teplota vytvofi, hofi helium na uhlik a kyslik pomérné svizné (tempo
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reakci je umérné 30. mocniné teploty a kvadratu hustoty), coz vede k tomu, Ze ener-
getickad vydatnost & fetézce prepocCitana na 1 kg jaderného paliva je srovnatelna
s vydatnosti dejme tomu CNO cyklu. Zasoby méné vyhfevného heliového paliva se
pak ovdem spotiebuji o fad rychleji nez zasoby vodiku.

Pri dostate¢né vysokych teplotach se mohou jadra uhliku a dalSich prvkd spojovat
s jadry helia (v ramci tzv. a—procesu) podle schématu:

?C +*He —» 0 + Y (7,2 Mev)
°0 +*He - ®Ne +v (4,8 MeV)
“Ne +*He — *Mg +y... (9,3 MeV)

VSeobecné plati, Ze €im slozZitéjSi jadra se reakci u€astni, tim vysS8i musi byt pracovni
teplota, pfi nichz tyto reakce u€inné probihaji. Souasné se snizuje energeticky vytézek
termonuklearnich reakci prfepocteny na jeden nukleon. Je to dusledek skute¢nosti, ze
s rostoucim atomovym ¢€islem stabilnich nuklidu stale klesa vazebna energie prepoétena
na jeden nukleon v jadru. Absolutniho minima (—8,8 MeV/nukleon) dosahuje tato zavis-
lost pro jadra prvkl skupiny Zeleza, u nichz klidny termojaderny vyvoj v nitrech hvézd
kon¢i (pokud se k nému hvézda vibec dostane). Chceme-li vytvorit t&€zsi prvky, musime
naopak energii dodavat. To je mozné ovSem jen pfi velmi kratkodobych bouflivych ob-

dobich hvézdného vyvoje, napfiklad kratce pred vzplanutim supernovy.

Nukleosyntéza

neboli vznik prvkd s vy§§imi hmotnostmi je jednim z disledku jadernych reakci, které
ve hvézdach probihaji.
Souhrnné:

a) Bézny izotop helia — *He vznika pfi spalovani vodiku lehkého vodiku 1H, lehky
izotop helia — *He vznika v pribéhu p-p retézce.

b) Deuterium, lithium, berylium a boér vznikly uz na po€atku vyvoje vesmiru, ve
hvézdach se velmi rychle spaluji vesmés na helium. Jejich ,zapalna teplota“ je
relativné velmi nizka — timto faktem se vysvétluje jejich zanedbatelné zastou-
peni ve hvézdach.

c) Izotopy *C, "0, "®0, #Ne vznikaji pii spalovani helia “He, kdeZto izotopy "N,
Bc, ®N, "o jsou produkty CNO-cykKlu.

d) lzotopy “Ne, 24Mg, a1, ®sj, ¥p a *s vznikaji spalovanim uhliku, pfipadné
Kysliku.

V prabéhu hvézdného Zivota dochazi ke vzniku téZSich prvkd postupné, a to tak, Ze po-
kud uz je spotfebovano kritické mnozstvi prvku méné hmotného, nastoupi v piné intenzi-
té proces spalovani prvku s vys$si hmotnosti, ktery je produktem déje pfedesiého.

e p-proces: Produkuje vzacnéjsi lehké prvky v prostfedi, v némz jesté zbylo néco jader vo-
diku. Uplatiuje se pfi teplotach kolem 2,5 10° K.

'®) viz EDWIN ERNEST SALPETER (1952)
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e o-proces. Syntéza prvku pfi teplotach kolem 10° K postupnym napojovanim &astic o. Takto
vznikaji prvky postupné az po “ca. Uplatriuje se tam, kde jesté helium zcela nevyhorelo

e e-proces: Pri vy$Sich teplotach, kolem 4 10° K vznikaji prvky nejtésnéji vazane, prvky
skupiny Zeleza.

e s-proces: Zachycenim neutronl jadry lehkych prvk( nebo prvkd skupiny Zeleza vznikaji
jadra Sr, Zr a Ba. Jde o proces relativné pomaly (s — slow) ve srovnani se soubézné pro-
bihajicim 3 rozpadem.

e r-proces: Je to v podstaté s-proces, probihajici ovSem ve srovnani se soubéznym 3 roz-
padem rychleji. Umozriuje vznik transurand na Ukor jader skupiny Zeleza.

Neutrony nezbytné pro s- a r-proces se mohou generovat pfi riznych jadernych reak-
cich, napfiklad: C + *He — "0 + n. Dostatek potfebnych neutronl vznika jen v mistech
s mimoradné vysokou teplotou a hustotou, tfeba v centru hvézdy tésné pfed tim, nez od-
hodi zbytky svého obalu v podobé planetarni mihoviny nebo vybuchne jako supernova.
Nukleosyntézou probéhnuvsi na po€atku vyvoje vesmiru a nukleosyntézou probihaji-
ci v nitrech hvézd Ize kvalitativné i kvantitativné vysvétlit pozorované zastoupeni prv-
kG ve vesmiru. Nezbytny je vSak jesté jeden krok — objasnéni mechanismu, jimz se
nové vyrobené prvky dostavaji z centralnich oblasti hvézd do prostoru. Tim muaze byt
tfeba vybuch supernovy nebo hvézdny vitr vanouci z povrchu hvézd ve velmi pokro-
Cilém stadiu vyvoje.

2.5 Energeticka rovnovaha. Prenos energie ve hvézdach

V realnych hvézdach dochazi k pfenosu energie, jehoz vysledkem je, Zze hvézdy
ustalené sviti po fadu stovek milionG let. Takové objekty museji byt ve stavu energe-
tické rovnovahy.

Energeticka rovnovaha

Pomoci energetické vydatnosti &r) Ize ve sféricky postavené hvézdé zformulovat
rovnici energetické rovnovahy:.

a4z ripe,

kde dL, je zafivy vykon uvolnény v kulové slupce o poloméru r, tloustce dr a hustoté
p. Ve vnéjSich oblastech, kde reakce neprobihaji, je € =0 je tento pfirustek dL, nulovy.
V pripadé, Ze dotyCna slupka jeSté expanduje nebo se smrstuje, je tfeba do rovni-
ce zapocitat dalSi, tzv. dynamickeé cleny:
dL du dE

L=4xrip(e+—+—2),
ar ARreEt )

kde U je vnitini energie'’) (dU =c, dT) a E, je potencialni (gravitaCni) energie.

') Pfipomerime, Ze vyznamnou &ast vnitini energie hvézdného materialu predstavuje i ionizaéni a

excitaCni energie. Procesy ionizace a rekombinace hraji vyznamnou roli zejména ve vnéjSich vrst-
vach hvézdy, kde vedou k enormnimu zvySeni neprihlednosti hvézdného materialt a k rozvoji mo-
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Vzhledem k tomu, Ze tempo termonuklearnich reakci zavisi na vysoké mocniné
teploty, probiha rozhodujici ¢ast téchto reakci v bezprostfedni blizkosti centra, kde je
nejvyssi teplota. Ve Slunci napfiklad 94 % zafivého vykonu vznika v oblasti o polo-
méru 0,2 Ry — tj. v 8 % objemu, v némz je ovSem soustifedéno 35 % hmoty hvezdy.
Centralni husta a horka oblast hvézdy, v niz probihaji jaderné reakce (v pribéhu vy-
voje se jimi postupné méni i chemické sloZeni), se nazyva jadro hvezdy. Vnéjsi,
chladnéjsi, fidSi a energeticky neaktivni vrstvy hvézdy pak tvofi jeji obal.

Kratce po zformovani hvézdy je pfechod mezi jadrem a obalem povlovny, v pribéhu
vyvoje se vSak rozdil mezi nimi prohlubuje. V zavéru vyvoje se jiz jadro vaci obalu chova
autonomné: je to jakasi horka a husta hvézda a obal je jeji rozsahlou, nepruhlednou a re-
lativné fidkou atmosférou.

Vyznam prenosu energie ve hvézdach

Energeticka centrala hvézdy s pracovni teplotou 10’ Ka vy$Si, umisténa v jadru
hvézdy, je od okolniho prostoru vyte¢né izolovana obalem, ktery pfedstavuje vrstvu
viceméné idealniho plynu o mocnosti 10° az 10° km!!

Ani tato tepelna izolace horkého jadra neni dokonala, teplo obalem prosakuje a
prostupuje do povrchovych vrstev, odkud mizi do kosmického prostoru. V dusledku
nenulové tepelné vodivosti obalu dochazi k tepelnym ztratdm. Pokud je hvézda
v rovnovaze, pak je termonuklearni reaktor v centru regulovan tak, aby produkoval
prave tolik tepla, aby dokazal tyto tepelné ztraty uhradit.

Zarivy vykon hvézdy tedy neni (alespon na poc€atku vyvoje) uren rychlosti, s niz
v centru probihaji jaderné reakce, ale ucinnosti odvodu tepla z centra. V podstaté ani
nezalezi na povaze zdroje tepla, hvézda by vypadala v zasadé stejné, i kdyby se
uvnitf topilo tfeba elektrickym proudem nebo mazutem.

Regulace tempa termonuklearnich reakci se uskuteCnuje zménami teploty central-
nich oblasti hvézdy. Pokud by se zde vyrabélo vice energie, nez kolik se ji dokaze
odvést, znamenalo by to vdaném misté naruSeni hydrostatické rovnovahy, jez by
vedlo k expanzi dotyCné oblasti, doprovazené poklesem teploty. Takto by ovSem do-
Slo k zmirnéni tempa reakci a k sniZzeni uvolfiovaného vykonu. Obdobné to ovSem
plati i v opaéném sméru.

Takto pfimocaré a jednoduché to oviem je tehdy, pokud mame ve hvézdé jen jeden zdroj
termonuklearni energie. V pokrocilejSich fazich vyvoje, kdy v jadru pfibyva slu€ovacich reakci, se
dostavuje protichidny proces, ktery necekanym zplUsobem ovliviiuje vykon oblasti, v niz vodik
hofi na helium. KdyZz kupfikladu roste vykon slu€ovani helia na uhlik, k némuz dochazi
v centralnich oblastech hvézdného jadra, jadro se ponékud nafoukne a odsune slupku, v niz hofi
vodikové reakce do oblasti horSich podminek pro slu€ovani vodiku a vykon vodikové slupky po-
klesne. Vzhledem k tomu, ze vykon vodikové slupky je pro celou energetiku hvézdy rozhodujici,
tok zareni z centra poklesne a povrch hvézdy se smrsti!

hutné konvekce, ktera pak urCuje vnéjSi vzhled a aktivitu hlavné chladnéjSich hvézd. Maji na své-
domi i rozvoj a udrzeni hvézdnych pulzaci.
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Velikost tepelného toku zavisi na velikosti teplotniho spadu, presnéji feCeno na
gradientu teploty a na schopnosti sdilet teplo, Cili na tepelné vodivosti. Ta zavisi na
mistnich podminkach a mechanismu prenosu tepla.

Existuji dva typy prfenosu — mikroskopicky (na urovni €astic), nazyvany obvykle di-
fuze, a makroskopicky — tzv. konvekce. Pfi difuzi Castice s vySSi energii pronikaji do
oblasti s niZz8i teplotou a soubézné do oblasti s vy3Si teplotou difunduji Castice
s mensi energii. Podle typu nosi¢l energie rozliSujeme ¢asticovou difuzi (tfeba vol-
nymi elektrony) a fotony, Cili zafivou difuzi. Pfi konvekci putuji hvézdou celé objemy
plynu o teploté, jez je rozdilna od teploty okoli.

Zariva difuze. Opacita. Rovnice zarivé rovnovahy

Uginnost &asticové difize zavisi na koncentraci nosi¢u a jejich stfedni volné draze, Gili
draze, kterou &astice v priiméru urazi mezi dvéma po sobé& nasledujicimi srazkami. Cim
kratSi je tato draha, tim je difuze pomalejsi.

Ve hvézdném materialu je stfedni volna draha latkovych €astic mimoradné nizka:
Fadové 107 m. Brownovym pohybem by se €astice z nitra na povrch dostala az za
10" let. Pfenos energie z nitra na povrch ¢asticovou difuzi (prenos tepla vedenim) je
tedy krajné neucinny.

Vyjimkou z pravidla je pfenos tepla ¢asticovou difuzi (vedenim) volnych elektrond v elektro-
nové degenerovaném plynu. Ty se pohybuji rychlostmi €asto blizkymi rychlosti svétla a prakticky
beze srazek putuji po celém objemu vyplnéném degenerovanym plynem. Tepelna vodivost je zde
takrka absolutni, oblasti s degenerovanym plynem proto byvaiji takika izotermickeé.

V nitru béznych hvézd se velmi vyrazné uplathiuje pfenos tepla prostrednictvim za-
rivé difuze. Trebaze je fotonl ve hvézdé podstatné méné nez latkovych &astic, vyna-
hrazuji tento poCetni handicap podstatné delSi volnou drahou, ktera Cini Fadové mm,
cm. Se stfedni volnou drahou fotonu [ souvisi tzv. opacita neboli neprihlednost

hvézdného materialu x, vyjadifovana zpravidla v kg'1 m”:
1
Pl
Opacita tedy odpovida uc¢innému prufezu vSech absorbujicich nebo rozptylujicich

center v 1 kg latky. Ubytek toku zafeni d ¥na draze dr prostfedim o hustoté p a opa-
Cité xje pak dan vztahem:

K‘:

d¥ = —xp ¥dr.

Ve hvézdé ma zareni povahu zareni absolutné Cerného télesa, takze tok zareni vy-
stupuijici z jednotkové plochy ¥je dan:

Vzhledem k tomu, Ze se ve hvézdé teplota se vzdalenosti od stfedu hvézdy meéni
(existuje zde teplotni spad), bude nenulovy i gradient zafiveho toku ¥(r):
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dr 3 xp

4
& _4od(T ):160T3£:Kp¥, , dr |
dr 3 dr 3 dr dr 160 T°

Toto je dalSi z diferencialnich rovnic hvézdné stavby, je to tzv. rovnice zarivé rovno-
vahy. UrCuje, jaky teplotni gradient musi ve hvézdé v daném ustavit, aby bylo mozné
prenést tok zareni.

Z vySe uvedeného vztahu pro teplotni gradient té ¢asti hvézdy, ktera je v tzv. zafi-

vé rovnovaze, plyne, ze:

a) Cim vyssi je teplota, tim vétsi tok Ize pfi daném teplotnim gradientu prenést.
Vzhledem k tomu, Ze ve hvézdach vysSi hmotnosti je vSeobecné vyssi teplota,
znamena to, Ze tyto hvézdy maiji horsi tepelnou ochranu, vétsi ztraty a tudiz i
vetsi zafivy vykon.

b) v mistech, kde je zvySena opacita nebo velmi vysoky tok energie, enormné na-
rista i teplotni gradient (nékdy natolik, Ze se v dotyéném misté se rozvine kon-
vekce).

Cim je dana opacita, neprihlednost hvézdné latky:
a) srazkami foton(l s volnymi elektrony — tzv. Thompsonovym'®) rozptylem. Ugin-
ny prufez elektronu o, je pro vS§echny vinové délky tyz:

2 2

a 0 B
o, = 8—”§ © 8 =665-10"m"
3 QmeC ks
: o, . y . . 1+X
Je-li plyn zcela ionizovan, pak je poCet elektronu v 1 kg latky roven (do-

H
kazte). Opacita dana rozptylem na volnych elektronech se pak rovna celko-
vému ucinnému prufezu volnych elektrond v 1 kg:

K=o, = 0,02 (1+X) m* kg™,

H

b) fotoionizaci zbylych iontii t&Z&ich prvki, zde x~p T — nejdllezitajsi

opacity ve Slunci
c) zcela neprihledné jsou ve hvézdach oblasti s rovhocennym zastoupenim ne-
utralniho a ionizovaného vodiku. Zde misto zafivé difuze nastupuje konvekce.

V kulové symetrickych hvézdach Ize pro zafivy tok ¥ psat:

L

- r

4rr?’

'®) Sir GEORG PAGET THOMPSON (1892-19xx), britsky fyzik, nositel Nobelovy ceny za ohyb

elektronu v krystalech (1937)
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kde L, je zafivy vykon oblasti v kouli o poloméru r. Rovnice zafivé rovnhovahy pak pre-
jde do tvaru:

dr _ 3 xp L,
dr 160 T2 4zr?’

Zdivodnéni zavislosti zafivého vykonu na hmotnosti
Vyuzitim rovnice zafivé rovnovahy a za pfedpokladu, Ze opacita nezavisi na teploté
(pfipad rozptylu na volnych elektronech), Ize vypocitat jaky je vztah mezi zafivym vy-
konem a hmotnosti hvézdy. Nepotfebujeme k tomu vibec znat povahu zdroji hvézd-
né energie, staci jen divérovat hvézdé, Ze si nékde ve svém nitru dokaze potfebnou
energii obstarat.

dT 3 «xp L, T T°R?

[ N L~ —
dr = 160 T° 4xr2 R xp

Rovnice mechanické rovnovahy a definice hustoty udavaji dalSi potfebné odhady:

4 Q ~4 3
T~M; p~M3 - L~TR~%M8 RR—=I\/13.
R R P ¢R+

Jakkoli je vztah mezi zafivym vykonem a hmotnosti: L ~ M jen pfiblizny, odpovida po-

zorovani a naznacuje tak, Ze naSe predstavy o stavbé hvézd jsou v zasadé spravné.
Pokud bychom ale chtéli podobnou Gvahu uéinit o Slunci a viibec o hvézdach, v opacité jejichz

materialu hraje hlavni roli fotoionizace (x~ p f7/2), nedostaneme jiz tak jednoznacény vysledek —

ve vztahu pro zafivy vykon se tentokrat kromé& hmotnosti objevi i polomér hvézdy:

L~ M5,5 R—O,S
Zde nam chybi jako dodate¢na informace tykajici se teplotni zavislosti vydatnosti energetickych
zdroju v nitru — hvézda se pfi svém smrstovani pred hlavni posloupnosti zastavi na takovém po-
loméru, kdy jiz termonuklearni reakce staci zasobit hvézdu potfebnou energii. Nicméné i zde mu-
Zeme byt spokojeni — zafivy vykon silné zavisi na hmotnosti hvézdy a pomérné volné na polomé-
ru hvézdy.

VSechny nase uvahy mi¢ky vychazely z pfedpokladu, Ze hvézda je chemicky homo-
genni. Néco takového plati snad jen na samotném pocatku hvézdného vyvoje, pozdéji
nasledkem termonuklearnich reakci dochazi ke zménam, které pak ve svych disled-
cich velmi vyrazné méni vnitfni stavbu hvézdy i jeji vnéjSi vzhled (vznik obrl apod.).

Eddingtonliv mezni zafivy vykon

V relativné horkych a fidkych vnéjSich vrstvach hmotnych hvézd prevlada tlak zafeni. Tyto oblasti
se stanou mechanicky nestabilni v pfipadé, Ze zafivy vykon objektu pfesahne tzv. Eddingtondv
mezni zafivy vykon:

4rkce
L, = M.
Ed G
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Vzhledem k tomu, Ze ve vnéjSich vrstvach objektl s vykonem blizkym meznimu hraje v opacité
zcela ionizovaného hvézdného materialu hlavni roli rozptyl foton na volnych elektronech, ktery ne-
zavisi na niem jiném nez na zastoupeni vodiku X: &, = 0,02 (1+X), Ize psét:

Leg=275C 1y =25-10%w 2 M8 631001, 3 MG
14X Mg ! 1+X EMg 0

Protoze vétSinou maiji svrchni vrstvy hvézd stejné zastoupeni vodiku jako vnéjSi &asti Slunce
(X =0,7), Ize pro Eddingtonovu mez psat:

9

L, =1510° Wg—g 3,710° L, §M§.
°E Mo

Z toho napfiklad vyplyva, hvézda o hmotnosti Slunce nemiize dlouhodobé zafit vice nez 3,7 10*
soucCasnych Slunci.

Pro odvozeni velikosti Eddingtonova mezniho zafivého vykonu je vhodné pfepsat rovnici zafi-
vé rovnovahy do jiného tvaru vyuZivajiciho gradient tlaku zareni. Uvazime-li, Ze tlak zareni:

P, = 4—UT4 , pak plati:
3c

dP, _40d(T*)_160 5 dT
dr 3c dr 3c dr

Vynasobime-Ili pak obé strany rovnice zafivé rovnovahy:
dT 3c xkp L,
dr 160 T 4xr?

vyrazem 1§—UT3 , dostaneme:
c

dP

r

& L
dr c 4rr?

kteryZto vztah je formalné shodny se vztahem pro hydrostatickou (mechanickou) rovnovahu:
dP M

= -Gp(r)—.
dr p()r2

S ohledem na to, Ze tlak ve hvézdé je dan souctem tlaku zafeni a tlaku plynu, musi platit, Ze
P> P.. Funkce P(r) i P{r) jsou vzdy funkce monotonné klesajici. Ve stabilni hvézdé musi tedy
platit:

&, dP
dr  dr-
VysSetfujeme-li stabilitu svrchnich vrstev hvézdy (M; =M, L, = L), pak po dosazeni musi platit, Ze:
_kp L >—Gp N L<LEd—4”KCM.
c 4rnr? G

Konvekce ve hvézdach

Studujme ted sféricky symetrickou hvézdu v hydrostatické rovnovaze. Gradient tlaku je
zde v kazdém misté Ciselné roven tize objemové jednotky materialu: dP/dr=— gp.
V takové stabilni hvézdé se téz ustavi jisty gradient teploty dT/dr, ktery musi byt pravé
tak veliky, aby zabezpecil pfenos energie z nitra hvézdy na povrch. Pokud je tento
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transport uskutecriovan predevsim zafivou difuzi, pak plati, Ze tento teplotni gradient je
pfimo umérny jak pfenaSenému toku @ = L/Ax P, tak opacité materialu v daném misté.

V realnych hvézdach ovSem existuji oblasti, kde maze néktera ze zminénych veli-
¢in nabyt extrémnich hodnot. Pravidelné se to stava v jadrech hvézd, kde se hofi
termonuklearni reakce, jejichz tempo zavisi na vysoké mocniné teploty (CNO-cyklus,
3o-proces). Energie se zde uvolnuje jen v relativné velmi malém objemu hvézdy,
v bezprostfednim okoli jejiho centra, kde je teplota nejvySSi. Hustota toku energie
vystupujiciho z oblasti jaderného hofeni je proto mimoradné vysoka (Umérna r'2) a
vubec neni jednoduché ji pfenést do vysSich vrstev.

Dal8im ,problematickym” mistem jsou rozsahlé podpovrchové vrstvy chladnéjSich
hvézd, kde se vodik nachazi jak v ionizovaném, tak neutralnim stavu. Takovyto
hvézdny material silné interaguje s fotony - jejich stfedni volna draha je zde proto vy-
razné zkracena, opacita tudiz nartsta do velmi vysokych hodnot. Pokud bychom se
pfi pfenosu energie museli spolehnout jen na zafivou difuzi, musel by se v takovych
mistech ustavit nesmirné vysoky teplotni gradient.

VSeobecné plati, ze pokud ma kapalina Ci plyn nachazejici se v gravitacnim poli
pfili§ vysoky svisly teplotni gradient, pak nemuze setrvat v klidu. Libovolna fluktuace
ve vertikalnim sméru zpUsobi, Ze se celé rozsahlé objemy materialu daji do pohybu,
dochazi zde k rozvoji tzv. konvekce. Teplejsi plyn vzlina vzhlru a je nahrazovan se-
stupujicim chladnéj§im materialem z vnéjSich vrstev. Timto makroskopickym pohy-
bem se efektivné realizuje pfenos energie z nitra na povrch.

Podminky vzniku konvekce aneb kdy ke konvektivnimu proudéni nedojde? Pred-
stavme si, co by se délo, kdybychom né&jaky vybrany objem plynu ve hvézdé poné-
kud vychylili z jeho rovnovazné polohy smérem nahoru. To vychyleni necht se déje
klidné (rychlosti mensi nez je rychlost zvuku). Tlak v takovém putujicim objemu se
velice rychle vyrovna s tlakem okolniho, nehybného materialu. Tfebaze bublina ma-
terialu cestuje podzvukovou rychlosti, je tento proces natolik rychly, Ze pfi ném lze
zanedbat vymeénu energie s okolim napf. prostfednictvim zafivé difuze. Fyzikalné tu
tedy jde o viceméné adiabaticky dée;.

Nyni porovnejme hustoty a teplotu v pribéhu vystupu oné bubliny s hustotou a
teplotou materialu v okoli. Pro jednoduchost budeme pfedpokladat, Zze se pfi vystupu
neméni chemické slozeni, dale Ze se okolni i vystupujici plyn se chova jako plyn ide-
alni. Za téchto okolnosti plati, Ze soucin hustoty a teploty v bubliné a v jejim okoli
musi byt tentyz, stejné jako musi byt tyz gradient tlaku v bubliné a v jejim okoli. Zjis-
time-li, Ze stfedni hustota vystupujiciho objemu je vysSi nez hustota okoli, pak zde
prevladne gravitace a zvoleny objem se pozvolna za¢ne navracet do své plvodni,
rovnovazné polohy. Takova ¢ast hvézdy je pak vic&i konvekci stabilni, konvekce se
v ni podusi hned v zarodku. Jinak je tomu ovSem v tom pfipadé, kdy v hustota mate-
rialu v bubliné bude nizSi nez hustota latky v okoli. V bubliné dojde k naruseni mistni
hydrostatické rovnovahy — gradient tlaku zde bude Ciselné vétSi nez tiha objemové
jednotky latky. Na bublinu bude tak pusobit jista sila, ktera ji bude i nadale vytlacovat
smérem k povrchu. Konvekce dostane zelenou a muze se pIné rozvinout.
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To, ktery z uvedenych pfipadu realné nastane, lze rozhodnout pomoci nasleduijici
nerovnosti. Plati-li v urCité ¢asti hvézdy relace, nazyvana téz jako Schwarzschildova
podminka'®):

dinP) _ 7
dinT) = y-1’

kde y je exponent adiabaty (Poissonova konstanta), pak je tato ¢ast hvézdy vuéi
konvekci stabilni. Poissonova konstanta pro jednoc€asticovy plyn je rovna 5/3, takze
zlomek napravo je 2,5.%)

4 : Obr. 5 K odvozeni  Schwarzschildovy
testovaci bublina podminky konvektivni stability.

Pokusme se ted vySe uvedenou

? T 9» ) Tb Schwarzschildovu  podminku  konvektivni

n ) h A stability odvodit. Necht naSe testovaci

bublina startuje z urovné, kde jsou sledované

stavové veli€iny, tj. hustota, teplota a tlak

rovny: p, T a P. (viz obr. 5) Poté, co bublina

urazi ve svislém sméru vzdalenost dr, zméni

se v bubling tyto veli¢iny na pp,, T, a Py,

zatimco okolni material ve hvézdé& bude mit

dY‘ Pn, Th @ Pp. Tlak v bubliné i v okoli bude tyz:

P, = P, = P + dP. Zménu hustoty pfi
vzestupu o dr Ize vyjadfit rozvojem:

dp
= +
Ph=p ar

B
"
’ﬁ

P

{

adiabaticky
vZestup

dr, pb=p+d—p dr.
dr

b

h

9 T Podminka pro oblast hvézdy, jez je stabilni
)P ..L vuci konvekci, zni: p, < pp, takze:

dp
dr

< 9
p o dr

b
Jsou-li okoli bubliny i bublina sama tvofeny chemicky homogennim idealni plynem, pak plati, ze

hustota plynu je umérna podilu tlaku a teploty: pn/p = (P /P)/(TI T, ). Odtud Ize vypoditat po chvil-
ce uprav vypocitat hodnotu gradientu hustoty. Podobné Ize postupovat v pfipadé bubliny, kde je

'9) Pojmenovana po americkém astrofyzikovi MARTINU SCHWARZSCHILDOVI (1912-1997).

Ve Slunci, které je typickym pfedstavitelem chladné&jSich hvézd hlavni posloupnosti ma hodno-
ta vyrazu vlevo lokalni minimum v centru Slunce, kde klesa az k 3,0, ale i tam je vySSi nez 2,5.
Se vzrlstajici vzdalenosti od centra vyraz pozvolna roste, maximalni je v poloviné Slunce, kde
dosahne az 5,2. Pak nasleduje velice svizny pokles dany vzristem opacity materialu, a to az ke
kritické hodnoté 2,5 ve vzdalenosti 0,7 Ro. Odtud az tésné pod povrch plati, ze d(InP)/d(InT) je
roven 2,5. Znamena to, Ze uvedena vnéjsi ¢ast obalu hvézdy je v konvektivni rovnovaze, pfi niz
jeji teplotni gradient je tu roven pravé adiabatickému teplotnimu gradientu.

20)
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ovSem situace jednoduss$i o to, Ze se nam zde adiabaticky rozepnul tyz objem plynu, Cili P, =
P (pv/p)"
dp| _ pidP_PdT

o dp
é u<—
dr|, Pédr T dr

nij dr

_1pdP
, yPdr’

Nyni je mozné nerovnost upravit tak, aby na pravé strané stal pouze vyraz pro teplotni gradient
ve stabilni hvézdé:
daT
<
dr

¢ yiPdr dr|, .
Vyraz nalevo ma rovnéz povahu teplotniho gradientu: je to tzv. superadiabaticky teplotni gradi-
ent. Vydélime-li pravou (zapornou) stranou obé strany nerovnosti a obsahem zavorky z levého
vyrazu lze koneéné dojit k hledané relaci:
Q ~71 ] ~
Tadrg dP v ., TadPo. 7 dinP) , 7

— 5 —.
Pedr: dr  y-1 PedT:  y-1 d(InT) ~ y-1

V pfipadé, Ze vySe uvedena podminka stability neni splnéna, dojde v pfislusné Casti
hvézdy k rozvoji konvekce. Konvekce se stava rozhodujicim mechanismem pienosu
energie a urCuje tak vnitfni stavbu hvézdy v daném misté. V celém objemu, kde konvek-
ce probiha, se nastoli teplotni gradient, ktery se jen nepatrné liSi od superadiabatického
teplotniho gradientu, jehoz velikost jsme odvodili vySe. Plati tedy zhruba:

dT _

dr
Tam, kde se ve hvézdé objevi konvekce, prebira na sebe i ulohu rozhodujiciho me-
chanismu pfi pfenosu energie z vnitfnich ¢asti hvézdy na povrch. V konvektivni ob-
lasti hvézdy se v kazdém okamziku setkavame s mirné teplejSimi (a tedy fidSimi) ob-
jemy plynu, jez stoupaji vzharu, stejné jako s bublinami mirné chladnéjSiho (husté;si-
ho) plazmatu, které sestupuji dold. Jde o jistou makroskopickou obdobu difuze, kde
,casticemi jsou jednotlivé bubliny. Bublina pfi svém vertikalnim pohybu hvézdou
urazi urditou stfedni volnou drahu, nazyvanou zde délka promichavani?'), béhem niz
se teplota objemu vyrovna s teplotou okoli. Jakmile se teploty vyrovnaji, svisly pohyb
se zastavi. Tento proces, pfi némz teplejSi material putuje vzhiru a chladngjsi klesa
dolu, vede k tomu, Ze konvektivni zénou postupuje ustaleny tok energie smérfujici

ven z hvézdy.

Ve hvézdach se v dlsledku konvekce neustale pfemistuje z mista na misto znacné mnozstvi
latky, material se zde velmi ddkladné promichava. Oblasti, v nichz probiha konvekce, jsou tudiz
chemicky takfka homogenni. Tato okolnost nabyva znacného vyznamu v pfipadé, kdy je konvek-

1) Pfi vypoétech model(i hvézdného nitra se bézné vyuziva semiempirické ,mixing length theory*,
v niz se mj. pfedpoklada, Ze délka konvektivniho promichavani je srovnatelna s vySkou tlakové
8kaly H, rozdilem vzdalenosti od centra hvézdy, pfi némz klesne hodnota tlaku na 1/e. Tedy:

A __10P _pg P

Hp pPdr P prg
kde g je hodnota gravitaniho zrychleni v daném misté, P tlak a p mistni hustota materialu.
V mistech, kde ve Slunci probiha konvekce, Cini tato veli€ina cca desetiny slune¢niho poloméru.
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ce vyvolana vysokou koncentraci zdroju jaderné energie ke stfedu hvézdy. Konvektivni pohyby
zde zajistuji spolehlivy pfisun Cerstvého jaderného paliva pochéazejiciho z celého objemu konvek-
tivniho jadra.

Konvekce ve vnéjsich vrstvach chladnéjSich hvézd je zase odpovédna za generaci mohutnych
lokalnich magnetickych poli, a tim i za nejriznéjsi projevy hvézdné aktivity.

Charakteristiky a zivotni doby hvézd riznych hmotnosti

Horky plyn je vcelku sludny izolator, naroky na vykon termonuklearniho reaktoru jsou
tudiz relativné skromné. U béznych hvézd se proto bézné setkavame s prekvapivé
malym specifickym vykonem: 10° az 107 W/kg! Zasoby jaderné energie jsou spo-
tfebovavany pomérné pomalu, coz umoznuje hvézdam stravit v aktivni fazi svého Zi-
vota i fadu miliard let.

Izolaéni vlastnosti obalu hvézdy, ktery brani uniku tepla z horkych centralnich ob-
lasti hvézdy ov§em silné zaviseji na hmotnosti hvézdy. Porovname-li hvézdy razné
hmotnosti ve srovnatelné fazi jejich vyvoje, konstatujeme, Ze hvézdy s vy$si hmot-
nosti jsou vzdy teplejSi a FidSi. Pro pfenos energie to znamena, ze material ve hvéz-
dach hmotnéjSich ma vSeobecné mensi opacitu, a nadto vétsSi koncentraci nosicl
energie - fotond. Takovy obal hure izoluje horké vnitfni ¢asti a to je téz hlavni pfici-
nou toho, pro¢ z hmotnych hvézd vystupuje vétsi zafivy tok nez z hvézd malo hmot-
nych. Vzhledem k tomu, Ze po naprostou vétSinu dobu své aktivni kariéry jsou hvéz-
dy v energetické rovnovaze, znamenaji vysSi zarivé vykony i vyssi tempo uvolfhiovani
nuklearni energie v centralnich oblastech. Potfebny vykon je zde zajistén pfedevsim
vySSi centralni teplotou.

V8e nazorné doklada nasledujici tabulka, v niz podle sit¢ hvézdnych modelll Gerarda
Schallera et al. (1993) srovnavame centralnich teplot a hustot hvézd rizné hmotnosti ve chvili,
kdy se v centru plné rozhofi vodikové reakce (ZAMS). Pro informaci uvadime i dobu, kterou
hvézda stravi na hlavni posloupnosti, Cili v obdobi, kdy spaluje v jadru vodik na helium. Tato
doba predstavuje zhruba 85 % celkové doby aktivniho Zivota hvézdy.

Hvézdy s vétSi hmotnosti Cerpaji své zasoby energie rychleji, a také je dfive vy-
Cerpaji. Dfive pak prejdou do nékterého z neaktivnich stavl, v némz muaze pak hvéz-
da setrvat prakticky vécné (bily trpaslik, neutronova hvézda, erna dira).

hmotnost Iog%Lg centralni centralni husstota dobazs na HP
v Mg Lo teplota v kg/m v 10° letech
85 6,0 42 10° K 1700 2,8
40 5,4 39 -10°K 2700 4,3
20 4,7 35-10°K 4 500 8,1
9 3,6 31-10°K 9 700 26
4 2,4 26 -10° K 26 000 160
2 1,2 21-10°K 60 000 1100
-0,2 14 -10° K 78 000 10 000

0,8 0,6 12 -10°K 78 000 25 000
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2.6 Rovnice stavby hvézd. Pri€¢iny hvézdného vyvoje

Prehled zakladnich rovnic vnitini stavby hvézd

Model hvézdy, stejné jako vSechny modely realnych objektd, je jistym zjednoduSenim,
karikaturou své predlohy, ktera vS8ak musi obsahovat vSechny hlavni rysy objektu, ktery
znazornuje. V modelu idealizované nerotujici, kulové symetrické statické hvézdy zachy-
cuji vSechny zakladni déje Ci skuteCnosti Ctyfi nelinearni diferencialni rovnice 1. fadu,
které vzajemné vazou Ctyfi neznamé funkce stavovych velicin P(r), T(r), M(r) a L(r):

dP(f):_Gp/\/’( )

dr r2
dM(r) 2
=4rrep,
dr P
dL(r) 2
— 2 =4rrepe,
dr P

dinP) _ v . dT(r)__ 3xpL(r) jinak:

V piipadg, Ze: : ,
Prip d(inT) ~ y-1 dr 6470 T3r?

dT(r) _ &,_137 dP(r)
dr % AP Tar

Prvni rovnice znamena jistou formu zapisu zakona o zachovani hybnosti, druha je
rovnici zachovani hmotnosti, tfeti je rovnici zachovani energie a posledni rovnici za-
chovani toku energie.

V rovnicich se dale vyskytuji stavové veliCiny: hustota hvézdného materialu
p, energeticka ucinnost termonuklearnich reakci € a opacita x; které jsou funkcemi
teploty, tlaku a chemického slozeni, Cili parametrtd (P, T, X, Y, Z). Pribéh téchto
funkci zname budto z laboratornich méfeni nebo z teorie. Dale tu plati fada vice Ci
méné trivialnich okrajovych podminek, které musi feSeni soustavy diferencialnich
rovnic splfiovat: pro r = 0 plati M(r) =0, L(r) =0, pro povrch hvézdy (r = R) dale plati:
P =0, T = T (efektivni teplota hvézdy)zz) kde L(R) = 47[R20'Te‘} a M(R) = M. Celkova

hmotnost hvézdy a jeji zafivy vykon jsou pfimo pozorovatelné veli€iny. Modelovani
hvézdy pak spociva v tom, Ze ménime vnitfni parametry hvézdy (tfeba chemické slo-
Zeni) tak dlouho, az dostaneme shodu v pozorovanych veli€inach.

Soustavu diferencialnich rovnic modelu stavby hvézdného nitra obecné nelze fesit analyticky.
Proto je nutné diferencialni rovnice pozménit na diferencni a feSit numerickymi metodami. Jiz
z tohoto duvodu vznikly prvé realistické modely niter az po roce 1960, kdy se do bézné vybavy
hvézdnych modelari dostaly elektronické pocitace.

2) Toto je vibec nejhrubsi mozna aproximace vnéjsich okrajovych podminek zachycuijicich na-
vazani télesa hvézdy s okolnim kosmickym prostorem. V souc¢asnosti se modely hvézdného nitra

doplfiuji jednoduchym modelem hvézdné atmosféry.
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Pfi¢iny hvézdného vyvoje

Hvézdnym vyvojem rozumime Casovou zménu charakteristik hvézdy a jeji vnitfni
stavby. Zcela obecné lIze fici, Zze primarni pricinou hvézdného vyvoje je fakt, ze
hvézdy nejsou se svym okolim v termodynamické rovnovaze. PfinejmenSim proto, Ze
zari do prostoru, zatimco z vnéjSku dostavaji energie nesrovnatelné méné. Bezpro-
stfedni duvody hvézdného vyvoje tak souviseji s povahou mechanismu, jimz se ve
hvézdé uvolfiuje energie. Pokud je jim smrstovani, pak je diivod vyvoje nasnadé:
hvézda se zmensuje, méni se jeji polomér i vykon.

V pfipadé, zZe jsou tepelné ztraty zpusobené vyzarovanim hrazeny z Uctu jaderné
energie, je situace méné nazorna, nebot’ termonuklearni reakce samy o sobé stavbu
hvézdy neméni. Nicméné zplsobuji to, Ze se v mistech, kde probihaji, postupné
zmenSuje pocet €astic obsazenych v 1 kg hvézdné latky. To vede k tomu, Ze tato lat-
ka hure odolava tize hornich vrstev hvézdy - takika nepretrzité zahustuje a souc¢asné
ohfiva. Tyto zmény jsou pak pfi¢inou dalSiho jaderného vyvoje, béhem néjz se po-
stupné zazehuiji reakce se stale vyssi ,zapalnou“ teplotou. Jaderné reakce probihayji-
ci v nitru hvézdy jsou tak nejen rozhodujicim zdrojem hvézdné energie, ale i moto-
rem jejiho nerovnomérného vyvoje.

DalSi vyznamnou pfi¢inou hvézdného vyvoje je vyména latky s okolim. Hvézda mize
latku pfijimat, coz se déje nejcastéji v pribéhu vyvoje tésnych podvojnych hvézdnych
soustav, nebo i ztracet, a to jak spojité, tak i diskrétné, naraz. Hvézdy vraceji svou latku
do prostoru prostfednictvim hvézdného vétru, pfi pulzacich (miridy), pfi rychlych i poma-
lych prFetocich latky v tésnych dvojhvézdach a konecné i béhem rozliCnych vice & méné
bouflivych epizod jejich vyvoje jako jsou oddéleni obalu hvézdy vedouci ke vzniku plane-
tarni mlhoviny, exploze nov a supernov vSech druhl. Témito procesy se miize do mezi-
hvézdného prostoru vratit i 100% hmoty hvézdy (supernovy typu la).

VétSinou se do prostoru dostava latka z vnéjSich, jadernym vyvojem nedotCenych vrs-
tev hvézdy. Pri bourlivéjSich déjich se ale mize mimo hvézdu dostat i latka, jejiz chemické
slozeni bylo vyznamné& pozménéno jadernymi procesy probihajicimi hluboko ve hvézd-
ném nitru. Tato jaderné pfeménéna latka, vétsSinou vyznamné obohacena o té€ZSi prvky, se
po opusténi hvézdy misi s mezihvézdnou hmotou, z niz pak mohou vznikat dal$i genera-
ce hvézd. Takto dochazi k postupnému vyvoji pocateCniho chemického slozeni hvézd,
coz ma samoziejmé vliv i na stavbu a pribéh vyvoje nové zformovanych hvézd.

Vypocet hvézdného vyvoje

Koncept vypocCtu hvézdného vyvoje vychazi ze skute€nosti, Ze procesy, které ve
svych dusledcich vedou ke zménam stavby hvézd, jimiz jsou napfiklad zmény che-
mického slozeni nebo hmotnosti hvézdy, probihaji pozvolna, takze se jim hvézda do-
kaze pomérné rychle pfizplUsobit. Jinymi slovy — hvézdu Ize docela dobre ve vétsiné
fazi jejiho vyvoje popsat jejim statickym modelem.?) Hvézdny vyvoj pak mdzeme re-

23) V/ ptipadé napf. prudké expanze nebo jinych pomérné rychlych epizod ve vyvoiji hvézdy Ize sta-

ticky model nahradit ,kvazidynamickym®“ modelem, v némz jsou zakladni rovnice hvézdné stavby
doplnény i o dynamické Cleny. To se tyka zejména rovnic mechanické a energetické rovnovahy .
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prezentovat serialem vzajemné navazujicich statickych nebo kvazidynamickych mo-
delt hvézdy zachycujicich proménu nitra hvézdy v ¢ase.

V klidnych obdobich vyvoje hvézdnych modeld je hlavni pfi¢inou zmén pozvolna zména che-
mického slozeni latky v rlznych ¢astech hvézdy, k niz dochazi v disledku probihajicich jader-
nych reakci a promichavani latky v konventivnich zonach. Postupovat Ize tak, Ze si pro staticky
model vypocitame mj. i tempo, jimz je jaderné palivo v nitru stravovano a roznaseno konvekci po
hvézdé. Odtud odhadneme, jak se zméni chemické slozeni hvézdného nitra za néjaky vhodné
zvoleny Casovy interval, dejme tomu za milion let. Pro toto nové chemické slozeni pak vypocita-
me novy staticky model hvézdy, ktery se bude od toho pfedchoziho ponékud liSit. Tento novy
model bude pak vychodiskem pro dal$i model atd.

Z matematického hlediska je modelovani vyvoje hvézdného nitra feSenim soustavy diferenci-
alnich rovnic se specialnimi okrajovymi i poate€nimi podminkami, zpravidla s pfedpokladem sfé-
rické symetrie. Zde se setkavame se specifickymi problémy v poc¢atku, neboli v centru modelu,
kde maji rovnice hvézdné stavby singularitu. Tuto ,nepfijemnost® je tfeba mit na paméti a rovnice
stavby v okoli centra nahradit jejich rozvojem s vhodnym zanedbanim ¢lend vyssiho radu.

Tento zakladni koncept modelovani hvézdného vyvoje, ktery byl navrzen a poprvé
vyzkouSen v Sedesatych letech 20. stoleti, je diky nasim sou€¢asnym znalostem o
chovani latky za extrémnich podminek a moznostem pocitatové techniky doveden
do pfekvapujici dokonalosti, kterd& nam umozhuje pojednat hvézdny vyvoj do téch
nejmensich podrobnosti.

2.7 Struéné déjiny poznavani hvézdné stavby

Mechanicka a energeticka rovnovaha ve hvézdach

Prvni prace o nitru hvézd, sepsané JONATHANEM HOMEREM LANEM (1819-80), A. RIT-
TEREM a ROBERTEM JACOBEM EMDENEM (1862-1940) se objevily jiz v 19. stoleti; jejich
uroven byla zrcadlem urovné tehdejsi teoretické fyziky. Hned od pocatku si spravné
uvédomili, ze hvézda musi byt v mechanické rovnovaze, tj., ze tihu hornich vrstev
musi nadlehCovat vztlakova sila dana vzrustem tlaku ve hvézdé smérem jejimu cent-
ru. Vzhledem k tomu, Ze v idealnim plynu je tlak ur€en sou€inem hustoty a teploty,
pfedpokladalo se, Zze smérem do stfedu roste obé.

Dale musi byt hvézda v rovnovaze energetické: musi vyrobit pravé tolik energie,
kolik ji kazdym okamzikem vyda svym zarenim. Vzhledem k tomu, Ze teplota smérem
dovnitf roste, musi tu existovat ustaleny tok energie z centra na povrch. Pfenosem
energie se kolem roku 1862 zabyval lord KELVIN®*), ktery za rozhodujici mechanis-
mus pfenosu tepla byla povazovana konvekci.

Arthur S. Eddington, nejvétSi postava mezi zakladateli oboru, vS8ak neomyIné roz-
poznal, Ze pfenos zafivou difuzi bude u vétSiny hvézd ucinnéjSi nez pfenos promi-
chavanim. Zaroven do svych uvah kromé tlaku plynu zahrnul téz tlak zareni, jehoz

24) anglicky fyzik, Zijici v letech 1824-1907, zabyvajici se pfedevsim termodynamikou, viastnim

jménem WILLIAM THOMSON.
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existence plynula z Maxwellovy teorie elektromagnetického pole. Jeho modely pak
ve tficatych letech 20. stoleti zdokonalil EDWARD ARTHUR MILNE (1930).%)

Chemické slozeni hvézdného nitra. Vztah L-M. Stav latky v nitru hvézd

Arthur Eddington zacal své prace v roce 1916, kdy se jesté soudilo, ze ve hvézdach
po chemické strance prevlada zelezo. Vyslo mu, Ze by v takovych hvézdach mél do-
minovat tlak zareni, nicméné teoretické predpovédi vztahi mezi polomérem, hmot-
nosti a zafivym vykonem pozorovani odporovaly.

V roce 1920 ale uz bylo jasné, Ze v nitru hvézd musi byt vdechny prvky mimorad-
né silné ionizované, takZe latka se za téchto podminek chova stejné, bez ohledu na
chemické slozeni. Jediné, co je tu skutec¢né dullezité, je relativni zastoupeni ostatnich
prvkd vuci vodiku. Nové vypocty ukazaly, Ze tlak zareni je podstatny jen v mimo-
radné hmotnych (tj. teplych) hvézdach a Ze dokonce znemozrfiuje postavit stabilni
hvézdu o hmotnosti vétsi nez 100 slunci.

Z Eddingtonovych modelt plynnych hvézd (1918) vyplynul vztah mezi jejich hmot-
nosti a zafivym vykonem (zvefejnén 1924).

VSe ovSem bylo odvozovano za predpokladu, ze hvézdy jsou tvofeny idealnim plynem, coz se
ovSem nesrovnavalo s pfili§ vysokou primérnou hustotou Slunce (1,4 nasobek hustoty kapal-
né vody). Proto Eddington své vypocty aplikoval na hvézdné obry, ktefi méli hustotu patficné
nizkou. Nejprve jeho teorie pfedpovidala vykony asi desetkrat vétsi, nez se pozorovalo. Pfi-
pustil-li, Ze alespon tfetinu latky tvofi vodik, pak doSel k vynikajici shodé pozorovani a teorie,
ovdem nikoli pro obry, ale pro trpasliky — pfisludniky hlavni posloupnosti.

V roce 1924 Eddington sam nasel vysvétleni: i velmi husty plyn v nitru trpaslik(i je natolik zha-
vy, Ze se chova jako idealni. Je to dano jak velkymi postupnymi rychlostmi €astic, tak faktem,
Ze ionizaci se rozméry atomu vyrazné zmensuji.?°)

Zdroje hvézdné energie

V 19. stoleti se jesté vazné uvazovalo, ze zdrojem slunecni a hvézdné energie mize
byt chemicka reakce (spalovani uhli) nebo dopady meteoritd na povrch hvézd. Lord

Vv  wvivys

gravitacniho smrstovani, nicméné ani oni nebyli schopni vysvétlit, jak je mozné, ze
Slunce dokaze zafrit tak dlouho.

Eddington jiz tusil, Zze ve hvézdach se energie uvolfiuje procesy na subatomarni urovni, pred-
stavy to v8ak nebyly nijak konkrétni. To jizZ ROBERT D’ESCOURT ATKINSON (1931) Sel dal, kdyz
spekuloval o jaderné preméné chemickych prvk{ v nitrech hvézd a o postupném zachycovani
protont atomovymi jadry. Avsak teprve kolem roku 1937 dospél vyvoj fyzikalni teorie natolik
daleko, aby bylo mozné tempo jednotlivych jadernych procest vyjadrit i kvantitativné.

™
)

anglicky astronom Zijici v 1étech 1896-1950.

Poznamenejme, Ze vztah mezi hmotnosti a zafivym vykonem Eddington nasSel, aniz by cokoliv
predpokladal o povaze energetickych zdrojii hvézd! Je to tim, Ze zafivy vykon hvézdy je dan pru-
béhem jeji vnitini stavby, jez na vlastnostech zdroju energie témér nezalezi. Dne$ni modely jsou

vvvvvv

vedeni a Eddingtonem zavrzené konvekce, zaklady hvézdnému modelarstvi vSak dal praveé on.
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V roce 1939?") HANS ALBRECHT BETHE (*1906) prokazal, Ze pfi teplotach hvézdné-
ho nitra 10 az 20 milionl kelvind je jedinym skute¢né uc¢innym zdrojem energie uvol-
novana pfi postupné syntéze jadra helia ze Ctyr jader vodiku. Reakce podle néj pro-
bihaji v tzv. CNO cyklu (bicyklu), kde jadra uhliku, dusiku a kysliku vystupuji coby ka-
talyzator. Tento proces hraje dominantni roli u hmotnéjSich hvézd, kde je v centru
postacujici teplota. U hvézd s nizSi vnitfni teplotou se uplatiiuje jiny sled reakci 4 H
— He, a to tzv. protonové-protonovy retezec, ktery odhalili ISADORE EPSTEIN (1950) a
JOHN B. OKE (1950).

Moderni modely hvézdnych niter. Novy koncept hvézdného vyvoje

S témito zdroji hvézdné energie se zivotni doby hvézd odhaduji na miliardy let. Moto-

rem hvézdného vyvoje je zména chemického slozeni centralnich Casti hvézd, kde

probihaji termonuklearni reakce.
Skutecné vypocdty realistickych hvézdnych modelt byly zapocaty jiz b&hem 2. svétové valky a
bezprostiedné po ni, stav teorie je vyte¢né zachycen v monografii jednoho ze zakladatell
oboru Martina Schwarzschilda z roku 1958. O rok pozdéji publikuje Louis G. HENYEY s kolek-
tivem (1959) prvni moderni vypocetni metodu feSeni rovnic hvézdné stavby vhodnou pro teh-
dejSi elektronické pocitaCe. V Sedesatych letech pravé na zakladé pouziti modernich vypocet-
nich metod dos$lo k obrovskému roz8ifeni naSich znalosti o hvézdném nitru i o hvézdném vy-
voji. Vznikly klasické prace skupin teoretikll soustfedénych kolem némeckého astrofyzika
RUDOLPHA KIPPENHAHNA a jeho amerického kolegy ICKO IBENA. Do vyzkumu se Uspésné zapo-
juji i ondfejovsti stelarni astronomové pod vedeni MIROSLAVA PLAVCE a jejich kolegové
z Polska JOZEF SMAK, BOHDAN PACZYNSKI, J. ZIOLKOWSKI a dalSi.

V soucasnosti se vypoétem modell hvézdnych niter zabyva Fada astronomickych pracovist' i
jednotlivych astronom(, za zminku pak stoji zejména hvézdné modely pochazejici z dilny Ze-
nevské skupiny, které zohlednuji jak ztratu latky z hvézd napr. v disledku hvézdného vétru,
tak i moderni udaje o chovani materialu za podminek, jez panuji uvnitf hvézd.
Na zakladé prace téchto teoretikl vznikl i novy nahled na povahu hvézdného vyvoje.
Hvézda vznika zhrouceni oblaku mezihvézdné latky. Zahustuje se a zahriva, dokud
v se v centru nezazehnou vydatné vodikové reakce. Tehdy se parametry hvézdy, ktera
je hvézdou hlavni posloupnosti, méni jen velmi pozvolna. RychlejSi vyvoj nastava az
kdyz se v centru hvézdy vodik vyCerpa a vodikové reakce se zapali v obalce vyhorelé-
ho heliového jadra. Nitro hvézdy kontrahuje, obal se rozpina, hvézda se stava hvézd-
nym obrem. Pokud v jadru vystoupi teplota nad 100 miliont K, zapali se v centru
hvézdy i helium hofici Salpeterovou reakci na uhlik a kyslik. DalSi vyvoj zavisi na
hmotnosti hvézdy. Muze skongit stadiem bilého trpaslika, neutronové hvézdy, ¢ernou
dirou nebo se po vybuchu supernovy mize hvézda zcela rozplynout v prostoru.

27y viz Hans A. Bethe (1939)
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Ulohy a problémy

1. Byli jsme uspésni a podafilo se nam v pozemské laboratofi vyrobit supertéZzkou velmi
slabé interagujici ¢astici. Ve chvili svého zrodu byla viéi laboratofi v klidu. Jaky byl jeji
dalSi osud. Kde ji hledat? Hybe-li se, pak jak? Pro jednoduchost pfedpokladejte, ze Ze-
mé je uvniti homogenni.

[bude vykonavat harmonicky pohyb se stfedem v centru Zemé]

2. Predstavte si, Ze mate hvézdu sloZzenou z idealniho plynu, ktery je ovSem zcela dokonale
tepelné vodivy. a) Jak by v nitru takové hvézdy zavisel tlak na hustoté? b) Mohla by byt
takova hvézda stabilni?

[(@) P ~p, (b) nikoli, y =1 < 4/3.]

3. Vypocitejte hodnotu gradientu tlaku a) nad zemskou mofskou hladinou a b) pod ni. Hus-
totu vzduchu uvazujete 1,205 kg/m3, stlacitelnost vody zanedbeijte.

[(a) 11,8 Pa/m, (b) 9,81 -10° Pa/im.]

4. Pri klinickych zkouSka bylo zjiSténo, Ze jeden z vaSich zabich muzl nesnese vétsi pretlak
nez 2,4 atm. Jak hluboko byste ho beze svédku poslal, abyste se ho kone¢né zbavil?

[do 25 metr(.]

5. Jaky je rozdil tlakd v hlavé a chodidlech pfi vzpfimeném postoji 1,80 m vysokého &lovék.
Co se zméni, postavi-li se tyZ na hlavu?

[17 000 Pa = 0,17 atm]

6. Pomoci tabulky s charakteristikami hvézd hlavni posloupnosti ukazte, Ze hodnota cent-
ralniho tlaku roste zhruba nepfimo umérné hmotnosti hvézdy.

7. Typického €erveného obra si Ize pfedstavit jako velice rozmérnou hvézdu o poloméru
nékolika desitek Ry a hmotnosti cca 1 Mg a zhroucene, elektronové degenerované
hvézdy o velikosti srovnatelné se Zemi a hmotnosti rovnéz cca 1 Mgy. Ukazte, tlak
v centru obra (a tim i jeho stav) na charakteristikach obalu prakticky nezavisi.

8. Jaka je stfedni kineticka energie atomul vodiku, atomu helia a volnych elektrond ve slu-
necni atmosféfe o teploté 5780 K. Jaké jsou jejich stfedni kvadratické rychlosti? Staci
k uniku ze slunec¢ni atmosféry? Diskutujte.

[0,75 eV, 12,0 km/s, 6,0 km/s, 513 km/s, v, = 618 km/s.]
9. Odhadnéte pocet Castic v 1 m° latky ve slunecni fotosféfe, vite-li, ze jeji teplota je
5780 K a tlak 0,1 atmosféry. Porovnejte s koncentraci molekul v zemské atmosfére.

[1,3 -10% gastic/m®. Koncentrace ve fotosféfe je 200krat mensi nez zemské at-
mosfére.]
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10.

11.

12,

13.

14.

15.

Za zjednodusujiciho pfedpokladu, Ze Slunce je slozeno ze 30 % zHe a70 % zH a jde o
plné ionizovany plyn, vypoctéte celkovy pocet a) volnych elektronl, b) proton,
c) o Castic ve hvézdé.

[(@) 1,20 -10%, (b) 8,36 -10%, (c) 9,03 -10%°]

Diskutujte, jak by se ménila stfedni atomova hmotnost slune&niho materialu 4, pokud by
byl tento slozen pouze z vodiku a hélia: X = 0,70, Y = 0,30 pfi cesté od povrchu hvézdy
k centru.

Rozliste postupné tyto pfipady: a) oba plyny jsou neutralni, b) vodik je zcela ionizo-
van, hélium je v8ak takika neutralni, c¢) vodik i hélium jsou pravé jedenkrat ionizovany a
d) oba plyny jsou uplné ionizovany. Diskutujte.

[(a) 1,29, (b) 0,678, (c) 0,645, (d) 0,615 — ze v§eho nejdulezitéjSi je stav vodiku,
ostatni je pouze korekce]

Predpokladejte, Ze v urCitém objemu vodiku o hustoté a teploté T probéhly jaderné re-
akce, pfi nichz se vSechna jadra vodiku spojila v jadra hélia. Jak se musi zménit soucin
teploty T’ a hustoty p’, aby v témzZe objemu ionizovaného helia panoval tyZ tlak jako pred
zapocetim jadernych reakci. Vysvétlete tim, pro¢ béhem stadia hvézdy hlavni posloup-
nosti teplota a hustota v centru monoténné rostou.

[p'T'=§pT]

Porovnejte tlak pUsobici v nitru bilého trpaslika o hmotnosti 1 Mgy, polomé&ru 6000 km
s tlakem ve slune¢nim nitru. Diskutujte s ohledem na chovani latky, z niz jsou obé hvéz-
dy tvofeny.

[tlak je zde 2 -10°krat vétsi, latka je ve stavu elektronové degenerovaného plynu]

Pro teplotu degenerace plati: T, ~ 107 Nem. Dokazte, ze ve vysokoteplotnim plazmatu
hvézdného materialu, tvofeném predevsim zcela ionizovanymi atomy a volnymi elektro-
ny, zavisi koncentrace volnych elektroni N, na zastoupeni vodiku X a hustoté materialu

p takto:

N, =02 57 450 K (14) (2.
2m,

Pro material ve slune¢nim centru s hustotou p, = 1,5 10° kg m™ spoctéte teplotu
degenerace a porovnejte se skute¢nou.

[2,2 10° K, je tedy 18krat mensi, nez skute¢na teplota: 1,5 10’ K]

Na pul cesty mezi stfedem a povrchem Slunce viadne teplota 3,4 10° K, tlak 10° Pa,
hustota latky 1000 kg/ma. Vypoctéte a) kolik latkovych ¢astic (volnych elektrond, protond,
alfa ¢astic, jader tézSich prvku) obsahuje 1 m° latky latkovych ¢astic vSeho druhu (pfed-
pokladejte standardni chemické sloZeni a uplnou ionizaci vSech atomi). b) Najdéte
stfedni vinovou délku foton( a stanovte o jaky typ zareni tu jde, c) porovnejte se zafenim
vychazejicim z fotosféry. d) Jaka je koncentrace foton(, porovnejte s poétem ,latkovych*

Castic. Srovname-li charakteristiky tohoto plynu s charakteristikami rovnovazného foto-
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16.

17.

18.

nového plynu téze teploty, musime dojit k zavéru, ze fotony jsou ve slune¢nim nitru dosti
,vzacnymi zvifaty“. e) Vypoctéte hustotu energie fotonového plynu a porovnejte s husto-
tou kinetické energie plynu. f) Porovnejte tlak zareni s tlakem idedlniho plynu. Z toho
okamzité plyne, ze pfispévek fotonového plynu na celkovém tlaku je zanedbatelny — €ini
1/1300 tlaku idealniho plynu. g) Vysvétlete, jak je potom mozné, Ze se zde energie pre-
nasi pravé zarenim?
[(a) 9,64 10% gastic, (b) 1,6 nm, mékké rentgenové zareni, (c) 600krat delsi,
(d) 8 -10”° fotont/m: na 1150 &astic pripada jeden foton, (e) 10" J m™, 650krat
mensi, (f) 1/(2x650) = 1/1300, (g) fotony se pohybuji rychlosti svétla a maji o né-
kolik radu delSi stfedni volnou drahu nez ostatni ¢astice]

Predpokladejte, Zze se ve hvézdé o poloméru R a hmotnosti M hustota latky 1) vibec
neméni, 2) méni se nepfimo Umérné kvadratu vzdalenosti od centra r. Vypocitejte pro
oba pfipady: a) zavislost této hustoty p(r) vyjadiené pomoci stfedni hustoty hvézdy p,, b)
zavislost té ¢asti hmotnosti hvézdy, ktera je pod polomérem r M, c) prabéh zavislosti
gravitacniho zrychleni g(r) vyjadfeného v povrchovém gravitaénim zrychleni g(R) a
d) velikost potencialni (konfiguracni) energie této hvézdy a rozdily diskutujte.

[() 21() = Py, por) = 113 py (RAY:, (b) My = M(/R)’, My = M (/R), () g1(P) = g4(R)("R),

3 . M? M?
92(1 = gu(R) (RA), (d) E oty = _EG?, Epor2 = —G? 1.

Podle standardniho slune¢niho modelu slune¢niho nitra ma latka v centru hustotu
1,5 -10° kg/m® a teplotu 1,5 -10” K, hmotnostni zastoupeni vodiku X = 0,4 a obsah hélia
Y = 0,6, pfispévek tézsich prvkl je mozno v prvnim pfiblizeni zanedbat. Vypoctéte tlak,
ktery zde pUsobi, za pfedpokladu, Ze vodik a hélium jsou zde pIné ionizovany a chovaji

se jako idealni plyn. Vypoctéte téz tlak zareni a oba tlaky porovneijte.

[P,=2,3-10"Pa, P,=1,3-10" Pa, P/P, =6 -10"]

Predpokladejte, Ze v centru Slunce vladne teplota 7T, = 1,4 10" kelvint a smérem
k povrchu hvézdy klesa linearné. Vypoctéte zavislosti na vzdalenosti od centra Slunce
téchto veli€in: a) teploty a teplotniho gradientu, b) hustoty energie rovnovazného zareni,
c) gradientu hustoty energie, d) koncentrace fotonu, e) gradientu koncentrace fotonu.
Dale odhadnéte f) celkovy pocet fotonl ve hvézdé a porovnejte jej s poétem nukleont, g)
jaky je relativni polomér a objem koule, v niz je obsazena polovina slune¢nich fotonu

dT T,

[X = 1Rg; () T(r) = T, (1-x), ——=-—==-0,020 Kim, (b) £ = a 7' =2,90-10"
r S

Jim® (1-x)*, (c) % =1,67 -10° Jim* (1-x)°, (d) n, = 5,57 -10% (1-x)° fotont/m°, (e)
r

an; _ 5 40 10® (1-x)* fotona/m®, (f) N = 1,97 -10** fotontl (pfesnéjsi vypocet da
p

1,1 10> fotona), ¢astic ve Slunci je 2 10, (g) FeSenim rovnice: 40 x*—90 x* +
72x>-20x°—1=0,x=0,421; 3,1 %]
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20.

21.

22,

23.

24,

M. V intervalu spektralnich typt M5 az BO plati, Ze polomér R ~ M, a zarivy vykon L ~
M2, Najdéte, jak potom na hmotnosti zavisi: a) efektivni teplota hvézdy T, b) stfedni
hustota hvézdy p,, c) gravitaéni zrychleni na povrchu hvézdy g a d) centralni teplota
hvézdy T, e) centralni tlak P,

[(@) T~ M™, (b) ps~ M, (c) g~ M, (d) T,~ M"™, () P, ~ M|

Za predpokladu, Ze zafivy vykon hvézdy L zavisi na hmotnosti hvézdy M timto zpuso-
bem: (LL,) = (M/M@)W2 vypoctéte, jak na hmotnosti hveézdy zavisi polomér drahy r a pe-
rioda P hypotetické obyvatelné planety, na niz bychom naméfili touz hustotu zafivého to-
ku, jakou nas oblazuje Slunce. Obé veliCiny spoctéte pro pfipad hvézdy o hmotnosti a)
1,5 Slunce a b) 0,8 Slunce a c) 0,3 Slunce. Diskutujte.

[r=1AU (MM,)™, P =1rok (MM,)'"™, (a) 2,0 AU a 2,4 roku, (b) 0,67 AU a
0,62 roku, (c) 0,12 AU a 0,077 roku.]

Na jak dlouho by Slunci vydrzela zasoba vodikového paliva, kdyby bylo mozné ve Slunci
spalit veSkery vodik na hélium beze zbytku a zafivy vykon Slunce by celou dobu odpovidal
vykonu dnedniho Slunce. (Pfedpokladejte, Ze Slunce obsahuje 70% H a 30% He).

[70 miliard let]

Pokuste se vSeobecné pfistupnou formou vysvétlit fakt, pro€ je ke spojovani jader helia
zapotiebi vyssi teplota, nez pfi vodikovych termonuklearnich reakcich?

Urcete o kolik kg se zmensSuje roéné hmotnost Slunce vyzafovanim fotonu a jak dlouho
by mohlo Slunce zafit svym sou€asnym vykonem, nez by vyzafilo energii ekvivalentni
své hmotnosti.

[1,34 10" kg; 1.5 10" let]
Urcete maximalni hmotnost stabilni hvézdy, kterou pfipousti Eddingtonova mez, za

predpokladu, Ze pro vysoké hmotnosti plati mezi zafivym vykonem L a hmotnosti hvézdy
vztah: L = M*®

[maximalni hmotnost 97 Mg]
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Naprostou vétSinu informaci o hvézdach ziskavame rozborem hvézdného zareni. To
k nam pfichazi z relativné velmi tenké vrstvicky obalujici hvézdné nitro, nazyvané
hvézdna atmosféra. K tomu, aby bylo mozné pomoci analyzy svétla produkované
touto Casti hvézdy usuzovat na jeji stav a vlastnosti, bylo nutné mnohé vykonat
v oblasti ziskavani spekter i v oblasti teoretického vykladu procesu, které ve hvézd-
nych atmosférach probihaji.

Pochopeni pro€ a jak hvézdy zafi, bylo nesnadné a ani v sou¢asnosti nedokaze-
me na fadu specialnich otdzek dat uspokojujici odpoved.

3.1 Prvni pokusy o interpretaci hvézdného spektra

Obraceni sodikové ¢ary a Kirchhoffovy zakony

Zaklady hvézdné spektroskopie a teorie hvézdnych atmosfér polozili Robert W. Bun-
sen a Gustav-Robert Kirchhoff. Tito fyzikové jako prvni systematicky studovali spekt-
ra pozemskych latek a zjistili, Ze kapaliny a pevné latky vysilaji spojité spektrum, za-
timco plyny emisni Carové. Prokazali rovnéz, Zze kazdy prvek ma charakteristicky
soubor vinovych délek, na nichz zafi, coz umozfiuje jeho bezespornou kvalitativni
identifikaci.

Brzy presli k prizkumu spekter kosmickych objektd. Ve sluneénim spektru je zaujal
zejména vyrazny cCarovy dublet, nachazejici se v stejné oblasti jako Zluta sodikova
dvoj¢ara. Pro potvrzeni predpokladu, Zze vinové délky obou dublett jsou identické, vio-
Zili pfed spektroskop namifeny ke slunci plamen horaku do Zluta obarveny kuchyriskou
soli. Ocekavali, ze slune¢ni ¢ara bude potlacena, ke svému prekvapeni v8ak shledali,
Ze se jesté prohloubila. Zahadny jev byl nazvan: obraceni sodikové Cary.

Po sérii laboratornich pokust 1859 Kirchhoff predlozil berlinské Akademii spravné
reSeni, které je i vychodiskem pro vysvétleni vzhledu spektra slunecniho i spektra
vétdiny hvézd: na pozadi hustého ZhavéjSiho, pravdépodobné kapalného nebo pev-
ného prostiedi vnitfnich ¢asti Slunce se promita fidSi a chladnéjsi plyn, ktery absor-
buje prochazejici zafeni prednostné v tech vinovych délkach, na nichZz sam Zzari.
Fraunhofferovy Cary jsou tmavé pouze relativné.
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Pocatky studia hvézdnych spekter

Kirchhoffovo vysvétleni umoznilo jak kvalitativni, tak i kvantitativni diagnostiku plaz-
matu vCetné kvantitativni chemické analyzy, a to na vcelku libovolnou vzdalenost. Uz
od roku 1862 zacala soustavna prohlidka hvézdnych spekter. Vyzkumy brzy zacaly
pfinaset kvalitativné nové informace.

Prikopnikem detailni spektralni analyzy byl WiLLIAM HUGGINS (1824-1910), pracujici

v Londyné. Porovnavanim laboratornich spekter riznych prvkd se spektry hvézdnymi identifi-

koval u Siria vodik, sodik, zelezo a hof¢ik, u Aldebaranu a Betelgeuze prokazal pfitomnost ze-

leza, sodiku, vapniku, vizmutu a vodiku. Usoudil téz, Zze atmosféry hvézd museji byt velmi tep-

l&: vzdyt i Zelezo se tu vyskytuje v podobé par.

Velmi brzy se zjistilo, ze spodni ¢asti hvézdnych atmosfér nemuseji nutné byt tvofeny
jen kapalinou nebo pevnou latkou, jak zpocCatku soudil Kirchhoff. Je-li vlastni téleso
hvézd tvofeno dostateéné hustym (opticky tlustym) plynem, pak musi téz vysilat spo-
jité zareni, podobné jako rozzhavena pevna Ci kapalna télesa.

Dal$i korekci Kirchhoffovych zakonl znamenaly vysledky experimentl astronoma
JOSEPHA NORMANA LOCKYERA (1836-1920) a chemika EDWARDA FRANKLANDA (1825-99),
ktefi uz roku 1869 prokazali, ze vzhled spektra zavisi nejen na jeho chemickém slo-
Zeni, ale i na hustoté a teploté zaficiho materialu. Podle nich pak ma kazdy prvek
charakteristické ¢arové spektrum, pfiCemz pritomnost Car a jejich intenzita zavisi na
fyzikalnich podminkach, v nichz plyn zafi.

Roku 1873 ved| Lockyer rfadu dal$ich experimentl se spektry rlznych plynd v plameni, elek-

trickém oblouku a elektrické jiskie. Spektra téchze par se vzhledem k rizné teploté od sebe li-

Sila. V chladnéjSim plynu se vyskytovaly pasy molekul, pak se spektrum zjednodusilo jen na

Carova a i ta se ménila. Lockyer nasel pro toto chovani i své vysvétleni: molekuly se nejprve

Stépi na atomy, ty pak opét na jesté jednodussi — protoatomy (Cary H a K ve spektru nalezeji

onomu ,protovapniku®). Znepokojujici ovSem byl fakt, Ze napfiklad u Zeleza by takovych jed-

nodussich ,protozelez“ muselo byt nejméné 12! Navic to bylo v rozporu s jinak bezchybnou

periodickou soustavou prvkul, kterou 1869 publikoval DMITRIJ IVANOVIC MENDELEJEV (1834-

1904).

Lockyerova prace méla svou cenu v tom, Ze v sobé obsahovala zarodek teorie ionizace prvka.
Postupné se zlepSovala pfistrojova technika hvézdné spektroskopie. Prvni stabilni spektroskopy
se objevily na fadé tehdejSich observatofi (Potsdam, Lick, Pulkovo, Pafiz...) uz v roce 1890,
k zaznamenavani spekter se zacaly pouZzivat fotografické desky schopné uchovat ziskané infor-
mace prakticky neomezené dlouho. TehdejSi spektrografy jeSté neumoznovaly kalibraci
v intenzité, takze se prva astrofyzikalni spektroskopicka pozorovani soustfedovala zejména pro-
méfovani vinovych délek spektralnich ¢ar. Ze zmén radialnich rychlosti tak byla objevena i fada
spektroskopickych dvojhvézd.

Fyzika a astrofyzika na pocatku 20. stoleti

Ke konci 19. stoleti méli astrofyzikové fadu vykonnych pfistrojd, jimiz ziskali spektra
desetitisici hvézd, méli k dispozici i mnozstvi fotometrickych udaju. Za touto pozoro-
vaci praxi v8ak silné pokulhavala teorie, kterad vétSiné z pozorovanych skutecnosti
neposkytovala uspokojivé vysvétleni.
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Astrofyzika, stejné jako experimentalni fyzika, méla vici teoretické fyzice naskok tfeba v tom, Ze:
a) Kirchhoff zjistil, Ze kazdy plyn vysila své charakteristické spektrum, nevédélo se vSak pro¢.
Nic nebylo znamo o stavbé atomu.

b) Uz Lockyer zjistil, Ze se intenzity ¢ar prvkd s teplotou méni. Nikdo v§ak netusil pro¢. Chy-

béla teorie excitace a ionizace prvka.

c) Nebylo vysvétleno ani spojité zafeni hvézd, i kdyZ bylo jasné, Ze nese informaci o teploté

fotosfér. K tomu, abychom ji mohli rozSifrovat, bylo nutno pockat na rozvoj termodynamiky
a teorie zareni.
Revoluce ve fyzice zaCala uz v poloviné 19. stoleti, kdy se zacala rozvijet kineticka
teorie plynu, kde se (zprvu pod natlakem chemie) uplatnil pojem atoma a molekul.

Na pfelomu 19. a 20. stoleti ucinila teoreticka fyzika nevidany pokrok. Fyzika
hvézd tak mohla od experimentu a empirie prejit k teoretickému vykladu a zobecné-
ni. Sepéti fyziky a astrofyziky té doby bylo velice tvaréi, oboustranné prospésné a in-
spirujici. V pomoci a pfispéni teoretické fyzice, zejména termodynamice a atomistice,
zfejmé tkvi nejvétsi ,prakticky” pfinos astronomie 20. stoleti.

Pro fyziku hvézd byl mimoradné dullezity poznatek, Zze teplota plynu je mirou kine-
tické energie jeho molekul, stejné jako Boltzmannovy Uvahy o rozdéleni energie mezi
atomy pfi dané teploté.

Jiz v roce 1859 Kirchhoff zjistil, Ze v dutiné se sténami o téZe teploté vznika zareni,
jehoz charakteristiky zaviseji pouze na této teploté, nikoliv na vlastnostech stén. Fyzi-
kové Otto Lummer a Wilhelm Wien v roce 1895 toto zafeni absolutné cerného télesa
realizovali dutinou s vy¢ernénymi sténami s nepatrnym otvirkem, z néhoz zkoumané
zareni vystupovalo.

Povaha tohoto tzv. tepelného zareni byla pochopena do detailld az v roce 1900
Maxem Planckem. Plancklv zakon pro zareni absolutné ¢erného télesa vysvétlil jiz
dfive znamy StefanOv zakon, objasnil téZ pro¢ a jak se spolu s rostouci teplotou po-
sunuje maximum vyzarfované energie do ultrafialové oblasti spektra. To konecné
umoznilo astronomUim porozumét spojitému spektru hvézd.

Bohrdiv') model a zejména pak dokonalej§i modely atomi sestrojené fe$enim rov-
nic kvantové mechaniky konecné (po 50 letech) objasnily fakt, pro€ maji urCité prvky
svoje charakteristické ¢arové spektrum.

Bohriiv. model atomu byl uvefejnén 1913 a pak byl postupné zdokonalovan napfiklad
ARNOLDEM J. W. SOMMERFELDEM (1868-1951). Zaporné nabity elektron, elektrostaticky vazany
k opa¢né nabitému jadru, tu mize zaujmout jen urcité drahy (stavy) a urcité energie. Atom muze
pohicovat nebo vysilat energeticka kvanta — fotony, jejichZ energie je rovna energetickému rozdi-
lu pocatecni a kone¢né drahy. To je ovSem zcela neklasicka pfedstava, jez si brzy vynutila vznik
nové discipliny teoretické fyziky — tzv. kvantové mechaniky. Ta opustila pfedstavu prostorové
drahy a prestala byt prvoplanové nazornou.

Modely hvézdnych atmosfér

S mysSlenkou, Ze Slunce, jakoz i dalSi hvézdy jsou obaleny atmosférou, pfiSel uz v roce 1832
DAvVID BREWSTER (1781-1868). Ten si povSiml, Ze pfi zapadu zesili ve spektru Slunce nékteré

dob, nositel Nobelovy ceny (1922).
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¢ary, o nichz usoudil, Ze jde o ¢ary vznikajici v zemské atmosfére. Objevil tedy tzv. telurické

¢ary. Analogicky usuzoval, Zze ostatni ¢ary by snad mohly vznikat v atmosfére Slunce.

1861 se Kirchhoff pfimo vyslovil, ze vlastni téleso Slunce je tvofeno rozzhavenou
pevnou nebo kapalnou latkou (spojité sluneéni spektru), pfiéemz toto téleso je obale-
no chladnéjsi atmosférou (€arové spektrum). V rozporu s tim ovSem byla zjevna ,vel-
ka vnitfni pohyblivost” fotosféry, pozorovana zejména v oblasti skvrn, ktera se neslu-
Covala s pfedstavou tuhé €i kapalné slune¢ni materie. Brzy se v3ak pfiSlo na to, Ze
je-li zhavy plyn dostateéné husty, pak mize i on zafit ve vSech vinovych délkach.
VSeobecné se pak soudilo, ze Slunce je slozeno ze zhavych plyna.

Ostry okraj Slunce pak vysvétlil 1865 HERVE FAYE (1814-1902) tim, Ze jde o svitici oblaky

kondenzovanych par sodiku, vapniku a uhliku. Ty vystupuji tak vysoko, ze zaCnou kapalnét a

prsi pak doll jako dést, jenz se pak znovu vyparuije.

Jakkoli je toto vysvétleni mylné, ukazuje na celkovy obrat v NAZIRANI na Slunce, které (na roz-

dil od Herschelova minéni) musi byt zhavé celé! Obrat je disledkem toho, Ze se zacal i pro

déni ve vesmiru aplikovat zakon zachovani energie, ktery ve 40. letech 18. stoleti formulovali

JuLIUs ROBERT MAYER (1814-87) a JAMES PRESCOTT JOULE (1818-89). Na jeho zakladé pak

Faye jiz tvrdil, Ze teplo vznika v nitru Slunce a k jeho povrchu je pfenaseno vystupnymi proudy

(konvekci), které Iété davaji vznik kupovitym mrakdm - kumulam.

DalSi pokrok v teoretické fyzice a astrofyzice ved| i k vyrazné zméné i v nahledu na
povahu hvézdnych atmosfér. Nicméné jesté poCatkem 20. stoleti mezi astronomy
pfevladala pfedstava, kterou koncem minulého stoleti formuloval CHARLES AUGUSTUS
YOUNG (1834-1908): teplejsi fotosféru tvofi horni hranice nepruhlednych oblakl ze
zkondenzovanych par uhliku a kovu, nad ni je chladnéj$i atmosféra, v niz vznika ¢a-
roveé spektrum.

Astrofyzikové ARTHUR SCHUSTER a Karl Schwarzschild tuto domnénku podrobili
matematickému rozboru: jako prvni feSili rovnici prenosu zareni. Vysledky modelu
testovali na pozorovaném okrajovém ztemnéni Slunce. Uz v roce 1902 Schuster
shledal, Ze pozorovanému okrajovému ztemnéni Slunce nelze vyhovét jinak, nez
pfedpokladem, Ze i tzv. ,obracejici vrstva“ sama zafi ve spojitém spektru. Cim se te-
dy lisi od fotosféry?

1906 Karl Schwarzschild prokazal, ze neni divod délit atmosféru na fotosféru a
obracejici vrstvu, vSe je totiz fotosféra. Spojité i ¢arové spektrum vznika ve vSech
vrstvach souCasné. Rozdil je jen v tom, Ze spojité zareni k nam pfichazi povétsinou
z teplejich nizsich vrstev a zafeni v &arach vyse poloZenych vrstev.?)

Veskery tento vyvoj umoznil vybudovat teorii hvézdnych atmosfér, pomoci niz bylo
mozné analyzou hvézdného svétla ziskat velké mnozstvi cennych informaci nejen o
stavu povrchovych vrstev hvézd, ale i diagnostikovat hvézdné nitro. Teorie hvézd-
nych atmosfér je spojena se jmény jako Edward A. Milne, ALBRECHT UNSOLD (1905-
95) a RICHARD N. THOMAS.

2) VétSina spojitého zareni k nam pfichazi z vrstvy tlusté pouze 100 km — proto se ndm zda slu-
nec¢ni okraj tak ostry.
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Pocitat realistické modely hvézdnych atmosfér a na nich zalozena teoreticka spek-
tra bylo mozné az poté, kdy se podafilo nashromazdit obrovské kvantum spolehli-
vych udaju napf. o energetickych pfechodech v atomech vSech moznych prvku i je-
jich iontd.%) V&echny tyto vypodty jsou mimoradné komplikované a zdlouhavé, takze
je mozné je zvladnout jen na téch nejvykonnéjSich pocitacich.

Znamé a vsSestranné pouzivané jsou modely hvézdnych atmosfér zkonstruované DIMITRI

MIHALASEM, ROBERTEM KURUCZEM, ze souc¢asnosti pak téz IVANEM HUBENYM a skupinou kolem

R. P. KUDRITZKEHO. U nas se modelovanim hvézdnych atmosfér zabyva pracovni tym vedeny

JIRIM KUBATEM z Astronomického ustavu AV CR v Ondrejové.

Lze konstatovat, Ze se jiz podafilo dosahnout pozoruhodné shody teorie s pozoro-
vanim pro spektra stacionarnich nepfilis rychle rotujicich hvézd s béznym chemic-
kym sloZzenim. Zna¢ného pokroku bylo dosaZeno i pfi interpretaci spekter hvézd
s dynamickou atmosférou, silnym hvézdnym vétrem (JOHN |. CASTOR, DAvVID C. AB-
BOTT, RICHARD |. KLEIN (1975)) a rozsahlou sférickou atmosférou.

V kazdém pripadé je mozné nas dnesni pohled na stavbu hvézdnych atmosfér a
déjl, které ji uréuji, povazovat za jeden z nejvétsich triumf astrofyziky druhé polovi-
ny 20. stoleti.

3.2 Co je to hvézdna atmosféra?

Definice atmosféry

Hvézdy, jakozto plynné utvary drzené pohromadé vlastni gravitaci, nemohou mit a
také ani nemaji ostry okraj. Volné prechazeji do okolniho kosmického prostredi.
Vnitfni €asti hvézd jsou pfimému pozorovani nepristupny. Jsou skryty za opticky hus-
tymi, neprahlednymi vrstvami hvézdy. Tyto vnitfni vrstvy se nachazeji ve stavu
tzv. lokalni termodynamické rovnovahy, ktera se od dokonalé termodynamické rov-
novahy lisi jen v detailech.

Smérem k povrchu v8ak hustota a teplota hvézdného materialu klesaji, klesa tak
i jeho schopnost beze zbytku pohlcovat & rozptylovat prochazejici zareni. Cast pro-
chazejicich fotonl tak navzdy unika do kosmického prostoru a odnasi s sebou energii.
Dochazi zde tedy k jednosmérnému toku energie, coz je ovSem znamkou zavazného
naruseni izolace systému, ktera je zakladni podminkou termodynamické rovnovahy.

Hvézdna atmosféra je oblast hvézdy, z niz k nam pfichazi jeji zafeni. Je to oblast,
kde je z tohoto diivodu vice ¢ méné naruSen stav termodynamické rovnovahy. Nej-
vétsi Cast zareni (99 %), zejména v optické oblasti spektra, pochazi z tzv. fotosféry.
U vétSiny hvézd pozorujeme existenci jesté dalSich, svrchnich, opticky fidkych vrstev
atmosféry — chromosféry a fidké a horké kordny.

3) V modernich modelech hvézdnych atmosfér se bézné pocita s nékolika desitkami miliont pre-
chodu a jim odpovidajicich spektralnich ¢ar.
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Diikazy existence hvézdnych atmosfér

a) Kdyby hvézda o poloméru R a o zafivém vykonu L neméla atmosféru, pak by
zarila jako absolutné ¢erné téleso s povrchovou termodynamickou teplotou T:

L=4zRcT.

Spektrum takovéto hvézdy by bylo nutné spojité s pribéhem, ktery odpovida
Planckoveé krivce pro pfislusnou teplotu. Ve spektru by neexistovaly zadné spekt-
ralni ¢ary. Jedinou informaci, kterou bychom z takového spektra mohli ziskat, by
byl idaj o povrchové teploté.

SkuteCnosti vSak je, Ze rozloZeni energie ve spektru hvézdy se od rozlozeni
energie absolutné ¢erného télesa lisi celkové i v jednotlivych detailech — ve spektru
hvézd pozorujeme absorpéni, ob¢as i emisni ¢ary raznych prvku, ani prabéh spoji-
tého pozadi presné nesouhlasi s Planckovou kfivkou. Teploty odvozené z pribéhu
rlznych &asti kfivky rozloZeni energie se od sebe obecné lisi.

b) Pokud by napfiklad Slunce zéfilo jako absolutné Cerné téleso, pak by mélo téz
vlastnosti tzv. kosinového zarice, tj. takového zafice, jehoz kazda ploska do pro-
storu vysila zafivy tok @, umérny cose, kde « je uhel mezi smérem k pozorovateli
a normalou k ploSce. Vzhledem k tomu, Ze pod stejnym uhlem pozorujeme i do-
tyCnou zafrici plosku, bude prostorovy uhel, pod nimz se nam tato ploska jevi,
rovnéz umerny cosec. Jas plosky, umérny podilu obou veli€in, pak tedy na sklonu
pozorované plosky nezavisi.

Sluneéni kotou& by mé&l mit vdude stejny jas. Ze tomu tak tomu neni, se mu-
zeme snadno presvédcCit, prohlédneme-li si obraz Slunce promitnutého daleko-
hledem na stinitko. Slunecni disk viditelné jevi okrajové ztemnéni — jeho jas se
smérem k okrajum zmenSuije.

Vysvétlenim je skuteCnost, Ze naprosta vétSina zafivého vykonu hvézdy k nam pfi-
chazi z oblasti hvézdy, jejichz stav je vice ¢i méné vzdalen od stavu termodynamické
rovnovahy. Znacnou roli tu pak hraji nejriznéjSi nerovnovazné déje, které o povaze
prostiedi prozrazuji mnohem vice, nez v pfipadé dokonalé termodynamické rovno-
vahy. De facto vSechny znalosti o hvézdach, které jsou zaloZzeny na pozorovani, vy-
chazeji z rozboru jejich svétla, které k nam pfichazi z jejich atmosféry. Vzdy je vSak
dobré nezapominat, Ze tato atmosféra pfedstavuje hmotnostné jen nepatrnou Cast
hvézdy?) a vyvozovat z jejich vlastnosti n&jaké dalekosahlé zavéry tykajici se hvézdy
jako celku byva obc¢as docela odvazné.

Okrajové ztemnéni Slunce je dano tim, Zze zareni z centra kotou€e a z jeho okraju
k nam pfichazi z ruzné hloubky slunec¢ni fotosféry.

Slunecni fotosféra je vrstva v hydrostatické rovnovaze, coz znamena, Ze v ni tlak
i hustota vyrazné klesaji s rostouci vySkou. SoucCasné je fotosféra ucinné ochlazova-
na vlastnim vyzafovanim, coz je pfi€inou skute€nosti, Ze v ni teplota s rostouci vys-
kou klesa — ve fotosfére pozorujeme vyrazny teplotni gradient. VétSina zareni k nam

*) Hmotnost sluneéni atmosféry &ini jednu desetimiliardtinu hmotnosti celého Slunce!
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pfichazi z pomérné tenké vrstvicky hvézdy, kde fotosféra zacCina byt opticky husta.
HlubSi vrstvy tak uz nevidime, nebot’ je stini vrstvy vySe polozené. Rovnéz tak ze
svrchngjSich vrstev k ndm zase pfichazi malo svétla, tentokrat hned ze dvou davodu
— tyto vrstvy jsou fidké a navic maji obvykle nizsi teplotu. Nejvétsi dil zareni do pro-
storu vysila ta ¢ast hvézdy, kde je jeji opticka hloubka 7z ~ 0,7 az 1,0. Jas pfislusné
plosky je pak urCen teplotou této vrstvy. Vzhledem k tomu, Ze v centru disku dohléd-
neme hloubéji dovnitf hvézdy, vidime zde teplejSi vrstvy, nez na okraji kotouce.

Rozborem okrajového ztemnéni Ize ziskat predstavu o stavbé hvézdné fotosféry,
konkrétné o gradientu teploty v ni.

Bohuzel tuto diagnostickou metodu Ize pouzit jen v omezeném poctu pfipadu, ne-
bot kromé& Slunce jsou od nas hvézdy pfili§ daleko, takze je pozorujeme jen jako
pouhé bezrozmérné body. Z tohoto divodu se astronomové jiz davno soustredili spi-
Se na rozbor hvézdného spektra a spektralni analyza se stala zakladni astrofyzikalni
metodou vyzkumu hvézd. Pfi vykladu hvézdnych spekter se neobejdeme bez ze-
vrubného pochopeni interakce zareni s atomy a molekulami, zaneme proto
se struénym prehledem atomové fyziky.

3.3 Zaklady atomové fyziky

Stavba atomu

O atomech (fecky ,atomos” odpovida ceskému ,nedélitelny®), jako o nejmenSich ¢as-
teCkach hmoty, hovoili jiz fecti filozofové, nicméné spravna predstava o vlastnostech
téchto diskrétnich sou¢astek hmoty vznikla az ve 20. letech tohoto stoleti, poté, co se
konstituovala kvantova mechanika. Pfedné&, atom neni nedélitelny, ale sestava ze
dvou soucasti — rozmérové malého kladné nabitého jadra, v némz je ulozena pre-
vazna ¢ast hmotnosti atomu, a z elektronového obalu.

Jadro je tvoreno kladné nabitymi protony a neutralnimi neutrony s hmotnostmi:
m, =1,6726 10> kg a m, =1,6749 10" kg. Tyto hmotnostn& nepatrmné odligné
Castice, zvané téz nukleony, v jadru o velikosti asi 107"° m pospolu poutaji pfitazlivé
kratkodosahové jaderné sily (silna interakce), které mezi protony a neutrony necini
rozdilu. Pocet nukleonu v jadru atomu udava tzv. atomové éislo A, pocet protonu je
dan tzv. protonovym dislem Z, jez uréuje jak celkovy naboj jadra (1,602 -107"° C - 2),
tak i chemické vlastnosti prvku. Nazev prvku je rovnéz dan protonovym cCislem (Z = 1
— vodik, Z =2 — helium, atp.). Hmotnost jadra m; je dana souctem hmotnosti nukleo-
nu a hmotnosti odpovidajici konfiguracni energii E,,,:

m;=2Zm,+ (A-Z) m, + %

Konfiguracni energie, neboli energie jaderné vazby je vzdy nekladna a obvykle ne-
zanedbatelna. Hraje zavaznou roli pfi jadernych procesech, pfi nichz se méni struktu-
ra jadra. Mnozina vSech atomu se stejnym protonovym &islem Z jsou izotopy ur&itého
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prvku s atomovym ¢islem A. Oznaduji se zpravidla takto: 2Prvek. Napfiklad SHe je

izotop helia, tj. v jeho jadru se vyskytuji 2 protony a celkem 3 nukleony, Cili jeden ne-
utron a dva protony.

Pokud je vazebni energie (zaporné vzata konfiguraCni energie) pfepoctena na je-
den nukleon pfili§ mala, jadro se samovolné rozpada (pfirozena radioaktivita) nebo
pfeménuje na pevnéji vazané soucasti. Charakteristikou rozpadu je tzv. polo¢as roz-
padu. Pokud je tento poloas nékolikanasobné vyssi nez stafi vesmiru, pak hovofi-
me o tzv. stabilnich izotopech. NejstabilngjSi jsou takové jaderné konfigurace, kde
Vv jadru neutrony mirné prevazuji nad protony.

Jaderna interakce je zprostfedkovana vyménou mezond. Nukleony spolu s rodinou podobnych
tézSich Castic nazyvanych baryony i Castice stfedni hmotnostni kategorie — mezony jsou tvoreny
jesté elementarnéjsimi ¢asticemi — kvarky. Zname tfi rodiny kvark(. Prvni rodina kvarkd u a d vytva-
fi bézné nukleony. Druha rodina kvarkd s a ¢ a treti rodina kvark( b a t vytvareji ¢astice, které na
Zemi mlzeme generovat jen pomoci urychlovacl. Ke kazdému kvarku existuje i jeho anti¢astice —
antikvark. Baryony jsou pak tvofeny tfemi kvarky a mezony dvojici kvark-antikvark. Dulezitou fyzi-
kalni veli¢inou, ktera odliSuje baryony od nebaryonu je tzv. baryonové éislo. Kvarky maji baryonové
Cislo 1/3, antikvarky —1/3, baryony charakterizuje baryonové €islo 1, mezony pak 0. Kvarky spojuje
do elementarnich ¢astic silna interakce, zprostfedkovana osmici ¢astic zvanych gluony. Silna inter-
akce stoji téz v pozadi jaderné sily drzici pohromadé nukleony v atomovém jadru.

Zaporné nabité elektrony®) ke kladnému jadru vaze elektrostaticka®), Coulombova
sila. Rozmeéry elektronového obalu jsou fadové 107" m. Pokud je pocet protonu a
elektrond v atomu tyz, je jeho celkovy elektricky naboj pfesné nulovy, jde tudiz o tzv.
neutralni atom. Dodame-li atomu dostate¢nou (ionizaéni) energii, mize se elektron
z vazaného systému atomu uvolnit, dojde k ionizaci atomu. Atom se stava elektricky
nabitym, iontem. V iontech povétSinou elektrony v elektronovém obalu chybéji, jde
tedy o tzv. pozitivni ionty, vyjime¢né se vSak setkame i se stabilnimi ionty, kde elek-
tron prebyva — nejznaméjsi je negativni iont vodiku s protonem a dvéma elektrony.

lonty jsou oznaCovany podle svého celkového elektrického naboje atomu: neutralni vodik — H,
ionizovany vodik, €ili samostatny proton — H*, vodik se dvéma elektrony, Cili negativni iont vodiku
— H'. Vice chybéjicich elektron(i v obalu se oznaduje pfisluSnym poétem znamének +
v exponentu. Ve spektralni analyze se zavedl jiny, alternativni zplsob oznadovani iontll — spekt-
ralni ¢ary neutralnich prvk( se oznaduji symbolem | — Ca | je neutralni vapnik. Pokud je prvek
jednou ionizovany, oznacuje se fimskou ¢€islici 1l: He Il, n-krat ionizovany prvek: Prvek (n+1)
v Fimskych Cislicich: Fe XV — &trnactkrat ionizovany atom Zeleza.

Atom vodiku. Energetické hladiny

Nejjednodussim neutralnim atomem je atom vodiku sestavajici pouze ze dvou Castic:
kladného a hmotného protonu a lehkého elektronu.

®) Elektrony patfi mezi tzv. leptony, coz jsou &astice, na néz silna interakce neptisobi. Leptony
délime do tfi rodin: k prvni patfi znamy zaporné nabity elektron e a jeho neutralni partner elek-
tronové neutrino v, a jejich anti€astice — pozitron e" a elektronové antineutrino, druhou tvofi mion
M a mionoveé neutrino v, a tfeti tauon 7 a tauonové neutrino v,.

®) Elektromagnetickou interakci zprostfedkovavaji fotony.
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V pfipadé, ze takovou soustavu dvou opacné nabitych Castic, jeZz drzi pohromadé
elektrostatickou silou, fesili klasicky, dospéjeme k trajektoriim obdobnym trajektoriim
planet ve slune€ni soustavé. Neprekvapi nas to, pokud si uvédomime, Ze sila gravi-
tacni i elektrostaticka je nepfimo umérna kvadratu vzdalenosti. Trajektorie elektronu
v ,klasickém® atomu vodiku jsou kuzelosecky, v jejichz jednom ohnisku se nachazi
kladné jadro, tedy proton. Velka poloosa kuzZelosecky je a, pficemz energie (soucet
kinetické a potencialni energie) E ~ —1/a. Tvofi-li elektron s protonem vazanou sou-
stavu, pak E < 0 a trajektorii je elipsa. Limitni pfipad je E =0, kdy se elektron pohy-
buje po parabole a — <. Elektron je volny, jestlize E > 0, tehdy se pohybuje kolem
protonu po hyperbole — i v nekone¢nu ma nenulovou rychlost.

Pokud jde o velikost energie, kterou by vazany systém sestavajici z protonu a
elektronu mohl nabyt, neklade klasicka teorie Zzadna omezeni. Energie atomu muze
byt libovolna. Tomu vSak pozorovani nenasvédcuji. Elektron v atomu se nechova ja-
ko klasicka, bezrozmérna zaporné nabita Castice, ale spiSe jako stojata vina. Kvanto-
va mechanika, kterou je nutno v pfipadé popisu chovani elektron v atomu pouzit,
povoluje jen nékteré energie atomu, nékteré stavy.

Ukazuje se, ze soubor ,povolenych® energii je pro kazdy iont zcela charakteristic-
ky. Vzdy je zde mozné najit tzv. zakladni energetickou hladinu — minimalni energii,
kterou muze atom dosahnout. Nad touto hladinou existuje nekone¢ny pocet diskrét-
nich energetickych hladin, a to az do stavu, kdy se energie soustavy elektron+zbytek
atomu blizi nule. Nad touto hranici se jiz elektron od zbytku atomu odpoutava — jde
tedy o volny elektron. Ten mlze nabyvat libovolné velké energie, coz odpovida sku-
teCnosti, ze elektron priblizujici se k protonu z nekone¢na mize nabyvat libovolné
rychlosti v, E = $m V%,

Zabyvejme se nyni vazanymi stavy samotného atomu vodiku. V prvnim pfiblizeni
plati, Ze atom vodiku mize nabyvat pouze tyto energie:

E‘I

n?’

kde E, je energie zakladni hladiny, E; =-13,595 eV (1 eV = 1,602 107" J), n je pfi-
rozené Cislo nazyvané téz hlavni kvantové ¢islo. E,; odpovida minimalni energii, kte-
rou je nutno dodat atomu v zakladnim stavu, aby jeden z jeho elektronl atom opustil.
Oznacuje se bézné jako ionizacni potencial.

Dosazenim do vySe uvedeného stavu dostavame nasledujici sled povolenych energii
vodiku: E, =-3,4eV, E;_-1,5eV,E, =-0,85eV, E;=-0,54 eV...pron —» «, E— 0.

Kvaziklasicky polomér elektronové drahy, Cili efektivni vzdalenost elektronu od jadra, a(n) pro
kvantové cislo n:

E(n) =

a(n) = a, n2,

kde a, je tzv. Bohrav polomér, a, = 5,29 10" m. Rozméry ,elektronovych drah® pro nizka kvan-
tova Cisla jsou pomérné malé, s vy$8im kvantovym C&islem vS8ak dramaticky rostou. Pfi n = 200 je
v8ak rozmér excitovaného atomu makroskopicky a takovy atom v tomto excitovaném stavu muze
setrvat jen zanedbatelné kratkou dobu.



4 Vznik a vyvoj hvézd 97

Kvalitativné podobnou strukturu povolenych energetickych hladin maji i atomy
s vétsim poctem elektronu.

Stav elektronu v atomu je dan uspofadanou ¢tvefici kvantovych éisel <n,I,m,s>. V atomu vodi-
ku je energie pfislusného stavu funkci pouze hlavniho kvantového €isla n. Vybérova pravidla da-
na zakony kvantové mechaniky pfipoustéji pro pevné zvolené hlavni kvantové Cislo celkem 2 n’
kombinaci ostatnich, vedlej$ich kvantovych &isel. Rikame, Ze kazda energeticka hladina je 2 n’—
nasobné degenerovana. K rozliSeni energii odpovidajicich jednotlivym stavim muze dojit vioze-
nim vnéjSiho elektrického nebo magnetického pole. Jejich pusobenim dojde k tzv. sejmuti dege-
nerace.

Excitace, deexcitace. Role fotonu

Prejde-li atom ze zakladniho stavu s minimalni moznou energii do jiného, energetic-
ky bohatSiho stavu, fikame, ze atom je nabuzen neboli excitovan. Proces vybuzeni je
oznacovan jako tzv. excitace, procesem opaénym je pak deexcitace. Ve vybuzeném,
excitovaném stavu setrvava atom jen kratce: fadové 107 s. Pak dojde k upIné deex-
citaci nebo k prechodu do nizsi energetické hladiny tim, Ze:
a) atom samovolné prejde do nizSi energetické hladiny, tim Zze emituje foton o
energii odpovidajici rozdilu energii pivodniho a nasledujiciho stavu
b) v materialu s vysSi frekvenci srazek mize byt excitovany atom ,setfesen” do
nizSi hladiny pfi ,superpruzné“ srazce dvou atomu ¢i iontd. Rozdil energii si
odnaseji obé Castice zvySenim své kinetické energie.
Do excitovaného stavu se atom muze dostat:
a) pohlcenim fotonu o energii odpovidajici rozdilu mezi energetickymi hladinami
atomu AE. Frekvence fotonu v musi odpovidat relaci: hv = AE
b) nepruznou srazkou s jinym atomem, pfiCemz energie nezbytna pro excitaci se
odcerpa z kinetické energie obou srazivsich se ¢astic.

Carové spektrum zareni atomu vodiku

Carové spektrum zafeni vodiku vznika v dusledku povolenych pfechod(i mezi vaza-
nymi stavy s ruznymi energiemi. Jde tedy o tzv. vazané-vazané prechody (bound-
bound transition) spojené s vyzarenim nebo pohlcenim fotonu o energii odpovidajici
energetickému rozdilu téchto hladin.

V ¢arovém emisnim spektru vodiku byly jiz davno vysledovany jisté spektralni sé-
rie: Lymanova série v ultrafialové oblasti spektra, Balmerova série ve viditelné oblas-
ti, Paschenova7), Brackettova a Pfundova série v infraerveném oboru. Tyto série
jsou mnozinou €ar vznikajicich pfi preskoku z libovolné vyssi hladiny do nékteré pev-
né zvolené hladiny. (viz obr. 6) Lymanova série tak odpovida pfechodim do prvni, Gi-
li zakladni energetické hladiny, Balmerova série do druhé, Paschenova série do treti,
Brackettova do ¢tvrté, Pfundova do paté atd.

") THEODORE LYMAN (1874-1954) anglicky fyzik, JOHANN JACOBUS BALMER (1885-98), §vycarsky
fyzik a matematik, FRIEDRICH PASCHEN (1865-1940)
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Cary ve spektralnich sériich se oznaduji pismeny fecké abecedy, pfitemz se zadi-
na vzdy od zpravidla nejintenzivnéjsi ¢ary s maximalni vinovou délkou, ktera vznika
pfi zafivém prechodu z nejblize vyssi hladiny do hladiny zvolené. Kupfikladu precho-
dem z 2. do 1. hladiny vznika vubec nejsilngjsi ¢ara vodikového spektra — ¢ara Ly-
man « (La), pfechodem z 3. do 1. LB atd. Pfechodem z 3. do 2. hladiny vznika ¢ara
Balmer «, ktera se ovSem oznacuje Ha. (nikoli Ba), pfechodem ze 4. do 3. hladiny se
generuje ¢ara Paschen o (Po) atd.

[}
n=5 E;=13,6 eV
n=4-
n=3 -
Lymanova série
n=2
L
n=1 2 Balmerova série
= g

‘ —/ Paschenova Serie

Obr. 6 Schéma vazané-vazanych prechodu v atomu vodiku

Vinové délky Car jednotlivych sérii je mozno snadno vypocitat, zname-li hodnoty
energie dovolenych energetickych hladin:
E, E, 1 E 11

a g _a
hv=aE="tZ0 o Lo =gt 19 pE
n? n? A hc% ng@ %nf n;

DO

kde R je tzv. Rydbergova konstanta, R = 1,097 10" m™'. Pomoci tohoto vztahu Ize
vypocitat vinové délky vSech spektralnich ¢ar neutralniho vodiku. Napfiklad vinova
délka &ary Loz 1/4 = R(11°=12%) — 1 = 121,5nm.

Rozestupy mezi ¢arami se u vys$Sich ¢lenu sérii stale zmens$uji, nulové jsou pro
pfipad, kdy n, — . Odpovidajici vinova délka A, je minimalni vinovou délkou Cary
série a nazyva se hrana série:

n2
A, =—.
"R
Lymanova série
Lo 2VY 1 121,5 nm LS 5Y 1 95,0 nm

LB 3¥ 1 1026 nm
Ly 4Y 1 97,2nm hrana VY 1 91,2nm
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Balmerova série

Ho 3Y 2 656,3nm H3 6Y 2 410,2nm
HB 4Y 2 4862nm
Hy 5Y 2 4341 nm hrana Y 2 364,4nm

vegwawvs

Velmi podobnou stavbu i spektrum maji jednoelektronové ionty jakym je tfeba D | —
neutralni deuterium ¢i He Il — jednou ionizované helium.

U deuteria je stavba elektronového obalu a &arového spektra prakticky identicka jako
u bézného vodiku. Neutron v jadru navic vSak zvySuje hmotnost jadra a frekvence fotond vznik-
lych pfi pfechodech mezi hladinami je tak ponékud vy3si. Ve viditeIné oblasti jsou vinové délky
spektralnich ¢ar zhruba o 0,15 nm krat$i. To v principu umoznuje stanovit pomér mezi deuteriem
a vodikem ve hvézdnych atmosférach.

U jednoelektronovych atomud prvkd s vétSim protonovym ¢&islem pozorujeme rov-
néz obdobu vodikovych spektralnich sérii, vSe je vSak posunuto smérem ke kratSim
vinovym délkam. To je dano faktem, Ze elektron je zde k jadru poutdn mnohem silné-
ji. Plati, Ze ionizaéni potencial jednoelektronového atomu s jadrem o protonovém Cis-

le Zje Z’krat vétsi, vinové délky Car jsou dany vztahem:

vvvvvv

zorujeme u velmi horkych hvézd spektralniho typu O. lonizacni potencial He Il je
13,6 -2° = 54,4 eV.

Spektralni série odpovidajici sérii Brackettové (pfechod na 4. hladinu) se objevuje ve vizualni
oblasti a nazyva se po svém objeviteli série Pickeringova. Pro vinovou délku jejich ¢ar plati:

1_ 81

A7 822 (ny/2y

VInové délky pfechodu ze sudych hladin odpovidaji vinovym délkach ¢ar Balmerovy série vodiku,
¢ary vznikajici pfechodem z lichych hladin jsou mezi nimi.

se zde navic kromé interakce elektronu sjadrem uplatriuje i interakce elektronu
s ostatnimi elektrony v obalu. Nicméné i zde nutné existuje jista zakladni energeticka
hladina s minimalni energii a celé rodiny diskrétnich energetickych hladin jednotlivych
stavl popsanych ¢tvefici kvantovych Cisel napfiklad <n,/,m,s> nebo obdobnych parame-
trl. V téchto atomech plati, ze kazdé této Ctvefici odpovida jina energie. Nesetkavame
se tu tedy s existenci nerozliSenych (degenerovanych) energetickych hladin.

Kvantova Cisla nemohou nabyvat libovolnych hodnot, pro zvolené hlavni kvantové
Cislo n (n = 0) je moznych kombinaci pravé 2n°. Dal3i omezeni plati pro konkrétni pre-
chody mezi jednotlivymi hladinami. Ukazuje se, Ze pravdépodobnosti pfechodi mezi ni-
mi se velmi liSi. Relativné vysoké jsou pro tzv. povolené prechody, o nékolik fadd mensi
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pak pro tzv. zakazané pfechody. To zda jde o povoleny Ci zakazany pfechod nam sta-
novuji tzv. vybérova pravidla, pfi nichz se sleduje zména kvantovych Cisel toho ¢i onoho
pfechodu. Nékteré zmény jsou povolené (tfeba Al = £1), jiné naopak zakazané.

K zajimavym situacim dochazi zejména tehdy, kdy atom prejde do takového excitovaného
stavu, z néhoz nemuze povolenym prechodem prejit do zakladniho stavu. Takovymto hladinam
se fika metastabilni. Pokud atom excitovany do metastabilni hladiny ma dostatek ¢asu (tj. nacha-
zi se v prostfedi, kde nedochazi k Castym srazkam) pfejde do zakladni hladiny zakazanym pfe-
chodem a vysle pfi tom foton pfislusné vinové délky. Bézné se ale pfechod do zakladni hladiny
realizuje bez vyzareni fotonu, prostfednictvim tzv. ,superpruzné“ srazky, po niz si energeticky
rozdil odnaseji ve své kinetické energii oba srazivsi se atomy.

Se zakazanymi ¢arami se obvykle setkavame ve spektrech fidounkych planetarnich mlhovin
nebo jinych forem mezihvézdné latky. Ve spektrech relativné hustych hvézdnych atmosfér se
prakticky nevyskytuji.

Zareni atomu v kontinuu. Prehled interakci atomu s fotony

Jak jsme si ukazali, atomy dokazi ucinné zafit a pohlcovat svétlo urcitych vinovych
délek, které jsou pro pfislusny typ atomu charakteristické. Tato interakce atomu se
zarenim souvisi s pfechody mezi vazanymi stavy, jejichz energie jsou diskrétni. Ato-
my vSak navic mohou zafit a pohlcovat svétlo i mimo tyto vinové délky, Cili v tzv. kon-
tinuu. Déje se tak vazané-volnymi pfechody, pfi nichZ elektrony vazané v atomu
opoustéji atom libovolnou rychlosti, €ili ionizaci. Opacnym procesem je pak rekombi-
nace, kdy elektron srazivSi se s iontem libovolnou rychlosti je timto atomem zachy-
cen v nékterém z jeho vazanych stava.

Dal$i moznosti jsou tzv. volné-volné prechody, pfi nichz elektron pfi tésném prle-
tu kolem iontu vySle foton a ztrati pfitom Cast své kinetické energie, ktera vsak
i potom postaci k tomu, aby elektron od iontu unikl do nekone¢na. Komplementarnim
procesem je pohlceni fotonu elektronem prolétavajicim kolem iontu. Energie fotonu
prispéje ke kinetické energii elektronu, ktery pak odlétava vétsi rychlosti. Tento pro-
ces bez iontu neni mozny, nebot iont prebira ¢ast energie a hybnosti pohlceného fo-
tonu tak, aby bylo u¢inéno zadost zakonim zachovani energie i hybnosti.

Schématicky si ted mUzeme znazornit veskeré dulezité situace, které v interakci
atomu s fotonem pfichazeji v ivahu:

Zvyseni energie:

elektron: prechod: nazev déje: popis procesu:
zUstava v atomu  vazané-vazany excitace a) nepruzna srazka atomu s jinou ¢astici
E,Y E, b) absorpce fotonu o energii hv=E, - E,
opusti atom vazané-volny ionizace srazkova nepruzna srazka
fotoionizace absorpce fotonu o energii hv > — E,, kinetic-

ka energie elektronu: E,;,, = E, + hv
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Snizeni energie:

zUstava v atomu vazané-vazany deexcitace srazkova ,superpruzna“ srazka s jinou ¢astici

E,Y E, deexcitace zafiva  emise fotonu o energii hv= E, - E,
zachycen iontem volné-vazany tficasticova re- srazka iontu, elektronu a dalSi Castice, ktera
kombinace odebere ¢ast energie elektronu

rekombinace zafiva  emise fotonu o energii hv = E,;,, — E,

zUstava volny volné-volny brzdné zareni emise fotonu

Samostatny atom, je-li excitovan, vytrva ve vybuzeném stavu jen kratkou dobu a pak
samovolné prechazi do zakladniho stavu. Tomuto procesu se fika spontanni pre-
chod. M(ze tak ucinit pfimo nebo postupné, kaskadovitym procesem, tzv. fluores-
cenci. Kromé stabilni zakladni hladiny v nékterych atomech existuji i hladiny meta-
stabilni, kde mlUze elektron setrvat mnohem déle nez onéch 107° s, nez dojde k sa-
movolnému prfechodu do hladiny zakladni. Takovémuto pfechodu, ktery je malo
pravdépodobny, se fika ,zakazany“ prechod. Zde mize k hromadnému pfechodu do-
jit téz prostrednictvim fotonu o energii odpovidajici energetickému rozdilu mezi me-
tastabilni a zakladni hladinou. V tomto pfipadé jde o vynuceny (stimulovany) pre-
chod, dochazi tu k vynucené (stimulované) emisi. Tento mechanismus se uplatiuje
v zareni laserl a maseru. Existuji i pfirodni masery, podminkou zde je, Ze vSe probi-
ha ve velmi zfedéném prostfedi, kde je velmi malo ucinna srazkova deexcitace.

Vi vivs

v

zafri a pohlcuje i v kontinuu. NejvyznamnéjSi jsou zde vazané volné prechody, pfi nichz
dochazi k pfechodu elektronu z nékteré z nizSich energetickych hladin do prostoru ne-
bo naopak k zachyceni kolem leticiho elektronu vodikovym iontem na nékterou
z niz8ich hladin. NejvysSi pravdépodobnost maji ty pfechody, kdy kineticka energie
uniknuvsiho nebo polapeného elektronu je co nejmensi. Znamena to, Ze nejvice vyza-
fenych a pohlcenych foton( v kontinuu je tésné za hranami spektralnich sérii.

Vibec nejsilngji vodik interaguje se spojitym zarenim za hranou Lymanovy série
(4<91,2 nm), ¢ili v tzv. Lymanové kontinuu, ve vzdalené ultrafialové oblasti spektra.
Méné vyrazné se projevuje za hranou Balmerovy série (1 < 364,6 nm, tzv. Balmerovo
kontinuum) v blizké ultrafialové oblasti. V optické Casti spektra je rozhodujici tzv.
Paschenovo kontinuum s hranou v blizké infratervené oblasti — 820,4 nm. Vodik zde
spojité zafi nebo absorbuje v disledku rekombinace elektronu seskakujiciho do
3. hladiny, respektive ionizace atomu nabuzeného do 3. hladiny.

Pri teplotach béznych pro atmosféry hvézd podobnych Slunci je vodikovych atomu
vybuzenych do 3. hladiny mizivé malo a proto neni tento mechanismus tvorby kontinua
pFilis produktivni. Daleko u€inngjSi je pfispévek dany fotoionizaci negativniho iontu
vodiku s velmi nizkym ionizaénim potencialem. Pravé tento neobvykly iont hraje
v atmosférach hvézd pozdniho typu zcela rozhoduijici roli.
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Zareni ridkého a hustého horkého plynu

Ucéinme si nyni maly myS$lenkovy experiment. Pfedstavme si, Ze mame k dispozici la-
boratorni zafizeni, kde mame moznost sledovat zafivé projevy urcitého objemu vodi-
ku ménitelné hustoty. Zafizeni je navic schopno v ramci sledovaného objemu udrzo-
vat stalou teplotu.

Nejdfive zatneme s velice Fidkym plynem, jehoz teplotu zvySujeme. S tim jak roste
teplota, zvySuje se frekvence i energie vzajemnych srazek. Ve chvili, kdy jsou tyto
srazky natolik prudké, ze jsou schopny atomy excitovat do vysSich energetickych hla-
din a zaCne dochazet k prvnim ionizacim, za¢ne plyn zafit. Atomy vodiku vysilaji foto-
ny v dusledku zafivé deexcitace a zafivé rekombinace. Pokud jsou k dispozici volné
elektrony vzniklé ionizaci, pak se mize zafivou ,rekombinaci“ vytvaret i negativni iont
vodiku. Vzhledem k tomu, Ze plyn je dle pfedpokladu mimofadné fidky, naprosta vétsi-
na takto vzniklych fotonl z plynu unikne. Odnaseji v§ak sebou jistou energii a tim plyn
ochlazuji. K udrzeni jeho stalé teploty je nutno jej neustale pfihfivat.

Spektrum zaficiho vodiku je emisni a dominuji v ném ¢ary Lymanovy, Balmerovy,
Paschenovy a dalSich spektralnich sérii. Smérem k hranam sérii se intenzita ¢ar po-
nékud zeslabuje, roste vsak jejich Cetnost, pobliz hran se jednotlivé ¢ary za¢nou slé-
vat a spojité prfejdou do kontinua pfislusnych sérii. Tato kontinua jsou patrna jen
v bezprostfedni blizkosti hrany série, smérem ke kratSim vinovym délkam intenzita
kontinua rychle slabne. Pres celé spektrum se preklada emisni kontinuum s fotony
vzniklymi zachycenim volného elektronu neutralnim iontem vodiku, kterymzto proce-
sem vznika jiz zmiflovany negativni iont vodiku.

Relativni intenzita spektralnich ¢ar a kontinua zavisi na teploté. ZpocCatku rychle
roste, nabude jisttho maxima, pfi vySSi teploté vSak zacne intenzita zareni vodiku
klesat. To souvisi se skuteCnosti, ze se zvySujici se teplotou zacne rapidné klesat
zastoupeni slabé vazaného negativniho iontu vodiku a naopak zac¢ne narustat podil
ionizovanych atomu, protonl a volnych elektronu, které samy nezafi. Méni se i po-
méry intenzity zareni v jednotlivych Carach.

Nyni si pfedstavme, Ze pfi téZe teploté zacneme zvétSovat hustotu plynu. Spektrum
plynu se zpoc€atku nebude ménit, jen se bude zvySovat intenzita zareni, a to zhruba
umérné zvysujici se koncentraci atomu. Teprve pfi dal$im narGstu hustoty zaéneme
pozorovat jisté odliSnosti. Co se zménilo? Veskeré procesy probihaji tak jako predtim,
ovSem s tim rozdilem, Ze zkoumany plyn za¢ne pro unikajici fotony pfedstavovat jistou
prekazku. Ne vSechny emitované fotony stac€i uniknout. Atomy vodiku za¢nou tyto fo-
tony rozptylovat a téz absorbovat. Cela situace se tim patficné zkomplikuje.

Nejvyraznéji se to projevi pravé ve spektralnich ¢arach, kde je plyn opticky nejhus-
t&jSi. Vétsina vzniklych fotonl je pak vzapéti znovu pohlcena. Upozorfiuji, Ze uz ne-
musi byt znovu vyzarfena, nebot v hustéjSim plynu Casto dochazi k srazkové deex-
citaci, jez vede k nahfivani plynu. Rust intenzity spektralnich ¢ar se zna¢né zpomali,
pozdéji takfka zastavi.

Tento proces se z poc¢atku nijak nedotkne kontinua, kde je fotond jen poskrovnu.
S rostouci hustotou v8ak za¢ne kontinuum, co do intenzity spektralni ¢ary dohanét.
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V limité se prostor mezi nimi kontinuem zcela vyplni a emisni ¢ary ze spektra vymizi.
RozloZeni energie ve spektru bude presné odpovidat zareni absolutné cerného téle-
sa pfislusné teploty. Bude tedy zcela Ihostejné, Ze zafrici, opticky husty plyn je pravé
vodik. Mohl by to byt zcela jiny plyn nebo téz kapalné Ci pevné téleso zahraté na pfi-
sludnou teplotu.

K stejnému vysledku, jako zvySenim koncentrace Castic, I1ze ovSem dospét i jinak —
dostateCnym zvétSenim zkoumaného objemu tak, aby rozméry nadrze s plynem byly o
dost vétsi nez stfedni volna draha fotonu libovolné vinové délky. | takto rozsahly objem
plynu bude pouze spojité zafeni odpovidajici zarfeni absolutné ¢erného télesa.

V astrofyzikalni praxi se s touto situaci bézné setkavame v nitrech hvézd, kde je
stfedni volna draha fotonu nesrovnatelné mensi, nez jsou rozméry hvézdy. Naproti
tomu ve hvézdnych fotosférach je stfedni volna draha fotonu srovnatelna s tloustkou
fotosfery, tj. z atmosféry mohou jiz fotony volné unikat.

3.4 Vyklad hvézdného spektra

Vznik spektra ve hvézdné fotosfére

Ve hvézdnych fotosférach se standardné setkdvame se situaci, ze zde ve sméru od
centra klesa nejen hustota, ale i teplota. Tento teplotni gradient je vysledkem velmi
silného ochlazovani atmosféry vyzarovanim fotonl. Fotony vystupujici z fotosféry
nam podavaji informaci o stavu prostfedi v misté, odkud bylo toto zareni vyslano.
Vzhledem ktomu, Ze valna vétSina fotonU urcité vinové délky k nam pfichazi
z pomérné uzké oblasti, kde je opticka hloubka 0,7 az 1,0, vypovida produkce fotonu
néco o teploté v této vrstve.

Nejvétsi ,dohlednost® je v téch vinovych délkach, kde se nesetkavame s zadnou
spektralni carou, Cili v tzv. kontinuu. Zareni kontinua k nam tak pfichazi z nejvétsi
hloubky, tj. z oblasti s vySSi teplotou. Ale ani v kontinuu neni dohlednost ve v8ech vl-
novych délkach stejna. V nékteré oblasti spektra vidime do hvézdy hloubéji (tam je
tepleji), v jinych zase méné hluboko (tam je zase relativné chladnéji). Rozdily mohou
dosahovat az nékolika stovek kelvinl. Vysledkem pak je, Ze se rozlozeni energie ve
spektru vice €i méneé liSi od rozlozeni energie ve spektru absolutné cerného télesa o
odpovidajici efektivni teploté.?)

Teplota, odvozena z pozorovaného jasu v urcité vinové délce, se nazyva jasova teplota. Ta je
pro rlizné ¢asti spektra rzna. U Slunce je v optické oblasti vy$$i nez v infracervené nebo ultrafia-
lové: napfiklad v 550 nm je jasova teplota kontinua 5940 K, zatimco efektivni teplota je jen 5777

K. Navic se zde li8i teplota odvozena z jasu kontinua zareni vychazejiciho ze stfedu kotouce a
z okraju — v centru v 550 nm je jasova teplota kontinua dokonce 6200 K.

Ve vinovych délkach, odpovidajicich vinovym délkam foton0 vznikajicich pfi vaza-
né-vazanych prechodech, ¢ili ve spektralnich ¢arach iontd obsazenych ve fotosfére,

®) Nejvétsi rozdily prabéhu kontinua od spektra absolutné derného télesa nachazime v téch
hvézdach, kde pozorujeme velmi vyrazné spektralni ¢ary a hrany spektralnich sérii atom( nebo
molekul — napfiklad u hvézd spektralni tfidy A, &i naopak hvézd velmi chladnych C, R, N, S a M.
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je dohlednost obecné mensi. Vétsina fotonl zde pfichazi z geometricky vyssich vrs-
tev fotosféry, kde je nizsi teplota. Cim silngji v dotyéné vinové délce atomy zareni
pohlcuji a vyzafuji, tim vySe lezi oblast, z niz k nam zareni hvézdy prichazi. Oproti
kontinuu zde tedy pozorujeme pokles lokalni jasové teploty, Cili relativni pokles jasu.
Tyto oblasti se ve spektru jevi jako relativné tmavéjsi, pozorujeme zde tedy absorpc-
ni ¢ary nebo v pripadé molekul absorpéni pasy.

Vzhledem k tomu, Ze vZdy je teplota vrstvy, kam ve hvézdé dohlédneme, nenulova, nemohou
byt zadné absorpCni Cary absolutné temné. Absorpéni €ary nejsou rovnéz absolutné ostre, ale
jsou z nejriiznéjsich davodu rozmyté. V centru absorpéni ¢ary vidime ty nejsvrchnéjsi casti hvéz-
dy smérem k okrajim ¢ary vidime stale hloubéji, az se dostaneme k vrstvam, kde vznika zareni
kontinua.

Ve spektrech hvézd obCas pozorujeme i emisni Cary. Ty se objevuji tehdy, jsou-li
vrstvy, v nichZ vznika ¢arova absorpce nebo emise teplejsi, nez vrstvy, odkud k nam
prichazi zafeni v okoli €ary. Existenci takovychto emisi se v centrech velmi hlubo-
kych absorpénich Car, napfiklad ionizovaného vapniku, prozrazuji hvézdné chromo-
sféry, kde pozorujeme opacny gradient teploty (teplotni inverze), nez je bézné.
Emisni ¢ary ovSem téz vznikaji v rozsahlych fidkych hvézdnych atmosférach, kde
Cast hvézdné atmosféry se na disk hvézdy nepromita.

v rv

Profily spektralnich €ar. Mechanismy rozsireni spektralnich ¢ar

Pfi vazané-vazanych prfechodech mezi dvéma diskrétnimi hladinami energie by mély
vznikat fotony o pfesné definované frekvenci, €i vinové délce dané rozdilem energii
obou hladin. Tak tomu v8ak neni. Pfi urCitych pfechodech vznikaji fotony s vice & mé-
né odliSnymi vinovymi délkami. V dusledku toho neni spektralni ¢ara dokonale ostra
(monochromaticka), vzdy Ize mluvit o jejim profilu.

Obr. 7 Profil a ekvivalentni Sirka
spektralni cary

U spektralni ¢ary rozeznavame jeji
vnitfni, centralni ¢ast, tzv. jadro
Cary, na néz na obé strany
navazuji tzv. kfidla ¢ary. Profil Cary
] vztahujeme Kk jednotkové hladiné
odpovidajici arovni spojitého
spektra, Cili kontinua, které pfisu-
zujeme relativni intenzitu rovnu 1.
Plocha redlné spektralni cary,
vyjadfena v jednotkach vinové
délky, se nazyva ekvivalentni Sifka Cary. (viz obr. 7) Jak tato ekvivalentni Sifka Cary,
tak i pribéh jejiho profilu pfinaseji neocenitelné informace o vlastnostech prostredi,
kde tyto Cary vznikaji.

K rozSifeni spektralnich ¢ar dochazi mj. proto, Zze samy hladiny, mezi nimiz elektro-
ny prfechazeji nejsou zcela ostré, diskrétni. Toto rozmazani hladin souvisi s faktem, ze
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doba, po niz prechod probiha, je pomérné kratka. Plati zde Heisenbergova relace®),
mezi ,rozmytosti“ energetické hladiny AE a dobou setrvani z AE-z= h. Hodnotu 7 ve
hvézdnych atmosférach velmi silné omezuji nepruzné srazky, které jsou tim Castéjsi a
ucinnéjsi, ¢im vyssi je tlak. Toto kvantové mechanické rozSifeni €ar se proto nazyva
rozSireni tlakem. U bilych trpaslik(l pak zpUsobuje to, Ze zde jsou vSechny ¢ary natolik
rozSifené a tudiz mélké, ze ve spojitém spektru prakticky zmizi. Podobné pusobi rozsi-
feni spektralnich ¢ar rozmytim hladin v dusledku srazky atomu s elektricky nabitymi
ionty. Projevuje se napfiklad rozSifenim spektralnich ¢ar vodiku.

Pokud je ve hvézdné fotosféfe pfitomno silné magnetické pole, pak se umérné magnetické in-
dukci nékteré ¢ary rozSifuji nebo pfimo $tépi na tfi, pfipadné na jiny pocet slozek. Tento Zeema-
nav jevm) je typicky jen pro nékteré, tzv. magnetické hvézdy, Ci tzv. chemicky pekuliarni hvézdy a
v principu umoznuje méfit jejich povrchové magnetické pole.

Castou pfiginou rozsifeni spektralnich &ar je Dopplertiv jev vznikajici v dusledku
radialnich pohybUl v zaficim zdroji: AA/A =V, /c. Pohyby to mohou byt makroskopické
i mikroskopicke, chaotické. NejCastéji se setkavame s rotaci hvézd, ktera velmi pod-
statné rozmyva cary rychle rotujicich hvézd, mohou zde vSak existovat i pohyby vét-
Sich objemu plynu, tzv. makroturbulence, €i expanze obalky hvézdy pfi explozi apod.

Z profilu spektralnich €ar lIze odvodit hodnotu projekce ekvatorealni rotacni rych-
losti: V, sini. Pro rotaéni rozSifeni je charakteristické, Ze postihuje stejnou mérou
spektralni ¢ary vSech iontl. Vyznamné je rozSifeni v dUsledku neusporadaného
tepelného pohybu &astic. Velikost rozSifeni je umérna odmocniné podilu teploty ku
atomové hmotnosti iontu — u tézSich iontd je tak tento efekt bezvyznamny.

Z profil(, pfipadné ekvivalentnich Sifek spektralnich ¢ar iontd rdznych prvka Ize
pomoci modelt atmosféry odhadnout teplotu, gravitaéni zrychleni (gradient tlaku) a
chemické slozeni fotosfér pozorovanych hvézd.

Stavba hvézdnych atmosfér

V modernim pojeti se hvézdné atmosféry chapou jako pokracovani hvézdného nitra,
jako jeho propojeni s prazdnym kosmickym prostorem.

Obvykle se pfedpoklada, Zze hvézdna atmosféra je staticka, jeji vlastnosti se dlouho-
dobé neméni. Veskeré procesy jsou zde v detailni rovhovaze, nemusi to ovSem byt
pfimo termodynamicka rovnovaha (atmosféry v principu ani nemohou byt v dokonalé
termodynamické rovnovaze). Bézné se téz predpoklada, Ze v atmosfére, podobné jako
v celé hvézdé, vladne hydrostaticka rovnovaha. U naprosté vétSiny hvézd v disledku
nepatrné tloustky jejich fotosféry je mozné hodnotu povrchového gravitacniho zrychle-
ni g mit za konstantu. Rovnice hydrostatické rovnovahy prejde do tvaru:

dP

M
D = — G—,
dh pPg=-p R?

%) Pojmenovana po nositeli Nobelovy ceny, némeckém fyzikovi WERNERU KARLU HEISENBERGOVI
(1901-1976). Objev relace neurcitosti pochazi z roku 1927.

1% Pojmenovan po svém objeviteli (1894), holandském fyzikovi PIETRU ZEEMANOVI (1865-1943).
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kde h je vertikalni vzdalenost od néjakého vhodné zvoleného poloméru (napf. r = R).
V pripadé tenké (planparalelni), izotermické atmosféry s teplotou T sloZzené z ideal-
niho plynu Ize hydrostatickou rovnici vyfesit metodou separace proménnych a odvo-
dit i pribéh zmény tlaku a hustoty v zavislosti na vysce h:

p_PkT —_ dp__,, GMum, _ dh P _P _
am, p R*kT H p(0)  P(0) '
kde H je tzv. standardni tloustka atmosféry:
_ kTR?
am,GM

Standardni tloustka atmosféry odpovida rozdilu vySek h, kdy v této izotermické atmo-
sféfe klesne tlak, ¢i hustota na 1/e. Uvedena tloustka atmosféry nam umoznuje se ale-
spon zhruba zorientovat v rozmérech této povrchové vrstvy hvézdy.

Standardni tloustka slune¢ni atmosféry Cini 135 km, veleobra 7 Ry a typického bilého trpasli-
ka — 75 m. Jak je patrno, s aproximaci planparalelni atmosféry u veleobr nevystacime, tam je

Spektralni klasifikace hvézd

Excitace a ionizace

Ukazuje se, Ze spektra hvézd riznych teplot se od sebe vyrazné lisi, tfebaze che-
mické sloZeni atmosfér vétsiny hvézd je prakticky totozné.

Zvlast nazorné je to patrno u &ar vodiku, ktery je ve hvézdach nejb&znéjsim prvkem. Cary vo-

diku dominuji ve hvézdnych spektrech hvézd o teploté kolem 10 000 K. Prakticky je nenajdete ve
spektrech hvézd relativné chladnych s teplotou pod 4000 K, ani ve spektrech Zhavych hvézd
s teplotou nad 25 000 K nejsou pfilis napadné.
Intenzita konkrétni Cary urcitého prvku ve spektru, odpovidajici pfechodu z jednoho
vazaného stavu, dejme tomu <m> do jiného stavu bude silné zaviset na poctu iont
pfislusného prvku vybuzeného pravé do onoho stavu <m>. Tento pocet zavisi nejen
na koncentraci atomu dotyéného prvku, ale téZz na stavu jeho ionizace a excitace.
Tento stav Uzce souvisi s teplotou.

Sledujeme-li ve hvézdném plazmatu jednotlivé atomy Ci ionty, musime konstato-
vat, Zze zde dochazi neustalym zménam. Stav iontd a atoml se neustale méni,
v rychlém sledu tu probihaji procesy excitace, deexcitace, ionizace, rekombinace.
Pokud vSak budeme studovat celou situaci z makroskopickém hlediska, zjistime, Ze
se napf. relativni obsazeni jednotlivych kvantovych stavl( s éasem neméni. Hovofime
zde o detailni nebo statistické rovnovaze. VSechny procesy jsou se svymi opacnymi

procesy v dokonalé rovnovaze.

Nejjednodussim pfipadem fyzikalniho systému, v némz se realizuje statisticka rovnovaha, je
systém nachazejici v termodynamické rovnovaze (TE). My v8ak vime, stav systému latky a zare-
ni ve hvézdnych atmosférach se od stavu dokonalé termodynamické rovnovahy v fadé ohledd
odchyluje. Nejvétsi odliSnosti pozorujeme v poli zafeni: zde existuje pfevladajici smér toku zareni
(odchylka od izotropie), rozlozeni energie tohoto zafeni se vice ¢i méné vyrazné liSi od rovnovaz-
ného zareni absolutné ¢erného télesa. Naproti pohybovy stav atom(, elektront a iontd je praktic-
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ky tyz jako v pfipadé termodynamické rovnovahy. To je dlsledek ¢astych vzajemnych srazek
Castic, které latku navraceji do stavu blizkého TE.

vvvvvv

jak vzajemné srazky iontt, tak interakce iontl s prochazejicim zarenim, které ma daleko do stavu
zareni rovnovazného. Pro to, abychom vSak ziskali urCitou pfedstavu o zakonitostech obsazovani
jednotlivych kvantovych stav(i atomech a iontech budeme predpokladat, Ze je dano statistickymi
zakony platnymi v TE. Ani na okamzik v8ak nesmime zapomenout, Ze je to jen pfiblizeni ke sku-
te€nosti, ktera je mnohem komplikovanéjsi. VSem, ktefi se o celé problematice chtéji dozvédét
vice, doporucuji precist si prislusné pasaze ve skvélé a zatim nepifekonané ucebnici Dimitri Miha-
lase ,Stellar Atmospheres*.

Poméry pocti atomd ve stavu m a n, N, a N,, popsanych svymi statistickymi va-
hami') g, a g, (stuperi degenerace pfisluéné energetické hladiny) a odpovidajicimi
energiemi E,, a E, ve stavu termodynamické rovnovahy popisuje tzv. Bolfzmannova
rovnice:

Em—En

N_’":g_’"e_ kT

N, g,
Pokud mame moznost pfi znamych vlastnostech toho kterého iontu zjistit pomér N,/N,,
Ize odtud odvodit rovnovaznou teplotu, kterou miizeme nazvat teplotou excitacni.
Ve stavu termodynamické rovnovahy Ize rovnéz stanovit pomér poctu (i+1)krat io-
nizovanych atom0 N, k poétu i-krat ionizovanych atom@ N; pomoci tzv. Sahovy'?)
rovnice:

32 _Ej
Net _ const KT ¢ W13y
N

i e
kde E; je energie pfislusné ionizace a N, koncentrace volnych elektronu. Tento po-
mér Ize odvodit porovnanim intenzit spektralnich ¢ar téhoz prvku s rliznym stupném
ionizace. Nalezena teplota je pak nazyvana teplotou ionizacni.

Ze g =2j+ 1, kde jje jedno z kvantovych Cisel (souvisejici s celkovym momentem hybnosti ato-
mu:j=1+s)
'2) MEGHNAD SAHA (1894-1956), indicky fyzik zabyvajici se termodynamikou a statistickou fyzikou.

'3) Sahova rovnice zni presné:

. 302
Ni.q N, =2 Zi gZﬁmek T8 e EIkT

N, Z, ¢ n

I

kde Z je tzv. parti¢ni funkce pro pfislusny stuperi ionizace. Pro vodik v astrofyzikalné zajimavém
oboru teplot plati: Z,/Z, = 1/2, takze po dosazeni dostaneme:
%Ne 242102 m T} expa 20 000K G

¢

1

V ¢isté vodikové plazmé je koncentrace elektronl totozna s koncentraci jednou ionizovaného
vodikd (protond): Ny = N,
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Intenzita spektralni Cary ur€itého prvku vznikajici vazané-vazanym prfechodem ze
stavu m do n nepochybné zavisi na jejich obsazeni (N,, N,) a na celkovém poctu
atomu pfislusného prvku N. Napfiklad u Balmerovy série je jejich vyraznost tmérna
poméru obsazeni druhé hladiny k poc¢tu atoml v zakladnim stavu vodiku N,/N,
(N, = N). Podle Boltzmannovy rovnice se obsazeni druhé hladiny vzhledem k prvni
s rostouci teplotou zvySuje. Podle Sahovy rovnice ovSem souCasné klesa pocet neio-
nizovanych atomu. Proto je vyraznost ¢ar Balmerovy série nejvyssi asi pfi teploté ko-
lem 9 900 K, pfi vy$Sich teplotach klesa v dusledku ubytku neutralnich atoma.

Podobné chovani maji i systémy &ar jinych prvku, respektive iontd. Vyneseme-li si
zavislost intenzity zvolené spektralni Cary pfi stalem chemickém slozeni na teploté, pak
zjistime, Ze intenzita ¢ary zprvu s teplotou narista, pak dosahne maxima a opét pozvol-
na klesa takrka do nuly. Ukazuje se, Ze nejintenzivnéjSi byvaiji ¢ary urcitého iontu tehdy,
kdyz asi polovina pfislusného iontu je ionizovana. V hodnoté teploty, pfi niz je ta ktera
spektralni ¢ara nejsilngjsi, i v detailech prubéhu zavislosti se od sebe jednotlivé cary té-
hoz iontu li§i. Nicméné uz jen z vyskytu a porovnani intenzit ¢ar riznych iont, Ize s po-
mérné velkou spolehlivosti usoudit na efektivni teplotu konkrétni hvézdy. Na porovnani
intenzit vybranych spektralnich Car je pak zalozena detailni spektralni klasifikace.

Jiz Kirchhoff védél, Ze pokud tu kterou ¢aru jistého prvku ve hvézdném spektru na-
jdeme, Ze tam odpovidajici prvek skutec¢né je. Neplati vSak opacné tvrzeni, protoze
ona Cara se ve spektru nemusi projevit jen proto, Ze excitatni a ionizacni poméry
v daném pfipadé jsou pro dany typ pfechodu zcela nevhodné.

Harvardska klasifikace

Vibec prvnim rozsahlejsim pokusem o spektralni klasifikaci hvézd je prace Angela
Secchiho, ktery v roce 1868 publikoval katalog se &tyfmi tisici hvézdnymi spektry.
VSechna spektra byla pofizena na fimské observatofi, a to malym pfistrojem s niz-
kou disperzi. Hvézdna spektra rozdélil do Ctyr skupin.

Secchiho spektralni tfidy:

| — bilé hvézdy pouze s ¢arami H (Sirius, Vega, Altair, Regulus)

Il — nazloutlé hvézdy slune¢niho typu (Arcturus, Capella) se spoustou ¢ar tzv. kov(

lll — oranzové hvézdy s absorpénimi pasy (Betelgeuze, Mira), zpravidla proménné

IV — Eervené hvézdy s absorpénimi pasy, které jsou ostré u cerveného okraje, rozmyté u mod-

rého — dnes vime Ze se jedna o projev uhliku a jeho molekul.
Pro svou hrubost se Secchiho klasifikace neujala, nicméné alespon naznacila cestu
pro dalSi, propracovanéjsi klasifikacni systém. Ten vznikl o par let pozdéji na Harvar-
dové observatofi.

Roku 1890 a zjemnili dosavadni tfidéni hvézdnych spekter na Edward C. Pickering a sle¢na
Williamina P. S. Flemingova rozsifili posloupnost spektralnich tfid od bilych A s nejsilngjSimi

nékteré tridy jsou nadbytecné a jiné je nutno v klasifikaci pfesunout jinam. Vznikla tak proslula
harvardska spektralni posloupnost: OBA F G K M.



4 Vznik a vyvoj hvézd 109

Pozorovana hvézdna spektra Ize sestavit v plynulou fadu podle klesajici teploty — kri-
tériem pro zarazeni jednotlivé hvézdy jsou relativni intenzity nékterych vybranych
spektralnich Car, které jsou silné zavislé pravé na teploté.

O rozvoj Harvardske spektralni klasifikace se zaslouzili zejména astronomové
Harvardovy observatofe v USA, ktefi v letech 1890-1924 provedli rozbor fotografic-
kych spekter desitek tisic hvézd. Na zakladé jejich prace byl sestaven fundamentalni
katalog hvézdnych spekter Henryho Drapera — tzv. HD katalog. Zde je v harvardské
klasifikaci spektralné zafazeno kolem 500 000 hvézd — spektralni tfida + podrobnéjsi,
desetinné tfidéni. Oznaceni hvézd podle HD katalogu se pouziva dodnes -
HD+Sestimistné Cislo.

Harvardska klasifikace je jednoparametricka, jako rozhodujici jsou brany ty rysy
spektra, které zavisi predevsim na efektivni teploté hvézdy. Ostatni viastnosti (che-
mické sloZeni, gravitaéni zrychleni, rychlost rotace, magnetické pole apod.), jakozto
efekty druhého fady nejsou brany v potaz. NejvySe se o nich dozvime v podobé do-
pliiujicich pismennych predpon: d A2 — trpaslik, g K2 — obr
Charakteristiky jednotlivych spektralnich tfid:

O CaryHe ll, He I, H I, O lll, N Ill, C 1, Si IV

B caryHe [, HI, CII, O Il, N II, Fe lll, Mg 1lI

A cary H | (Balmerova série), ionizované kovy

F caryHI, Call, Till, Fell

G ¢ary Ca ll, neutralni kovy, jednoduché molekuly
K cary Ca |, neutralni kovy, molekuly

M pasy molekul TiO, ¢ary Ca |

nim typem M8 nasleduje typ LO az L8. Pro spektrum je charakteristicky vyskyt molekularnich past

oxidu (TiO, VO) a hydridu (FeH, CrH) tézsich prvkd a vody. U nejchladnéjsich hvézd typu L, zpravi-
dla hnédych trpaslikd, nachazime, podobné jako ve spektru obfich planet, pasy metanu CH,.
Hvézdam typl O az F se fika hvézdy raného spektralniho typu, hvézdam chlad-
néjSim, hvézdy pozdniho spektralniho typu. Pro toto oznacCeni nejsou jiné nez histo-
rické duvody.
Jednotlivé spektralni typy v Galaxii jsou zastoupeny velmi nerovhomérné, navic se
zde uplatnuje silny vybérovy efekt zvyhodnujici hvézdy s vysSi svitivosti:

O B A F G K M

skute¢na Cetnost 0% 2% 3% 5% 9% 15% 66 %
pozorovana cetnost 04% 13% 20% 16 % 14 % 32% 4%

V roce 1925 dokazala CECILIA PAYNE-GAPOSHKINOVA (1900-79), Ze chemické slozeni
fotosfér naprosté vétsiny hvézd je velice podobné. V hmotnostnim zastoupeni: 70 %
H, 28 % He a zbytek ostatni prvky. Na kazdych 10 000 atomU H pfipada zhruba 1000
atomul He, 8 atoml C, 15 O, 12 N, 0,2 Si a ostatnich jeSté méné. To, Zze zejména ve
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spektrech chladnéjSich hvézd prevladaji pravé ony, je dano tim, Ze jejich atomy Ize
mnohem snaze vybudit k zareni, nez atomy téch nejcetnéjsich prvku.

Luminozitni tfidy — Morganova-Keenanova klasifikace

Spektrum hvézdy spolehlivé informuje nejen o efektivni teploté béznych hvézd, ale i
o dal8i charakteristice, ktera urCuje povahu stavby atmosféry hvézdy a tou je povr-
chové gravitacni zrychleni g,
g= G%.

Vzhledem k tomu, Ze hmotnosti hvézd se méni v relativné malém rozmezi, dava nam
odvozena hodnota gravitaéniho zrychleni dobrou informaci o poloméru hvézdy.

Napfiklad pro hvézdu spektralniho typu KO se mizeme setkat s tim, Ze jde bud: a) o hvézdu
hlavni posloupnosti (M =0,8 Mg, R =0,85 Rg), kde g =1,1 g4 , b) o0 bézného obra (M = 3,5 Mg,
R=16 Rg), u ngjz je g=1,4 107 de» C) 0 hmotného veleobra (M =13 Mg, R =200 Rg)
sg=33 107 Je- Jak patrno, rozdily v hodnoté povrchového gravitacniho zrychleni jsou fadove,

coz znamena, ze podminky pro vznik spektra v atmosférach téchto typt hvézd museji byt znacné
rozdilné.

Pokud je gravitacni zrychleni g vysoké, pak je atmosféra hvézdy tenka a relativné
husta. Dochazi zde k Castym srazkam a spektralni cary hvézdy jsou rozsifené tlakem.
Naproti tomu spektralni ¢ary hvézd s malym povrchovym zrychlenim, zejména veleob-
ri jsou ostré a hluboké. Ze spektra tedy Ize zjistit hodnotu gravitaéniho zrychleni a tim i
zhruba polomér hvézdy. Zname-li pfitom teplotu, mizeme odhadnout i zafivy vykon
hvézdy, Cili polohu hvézdy v H-R diagramu. Dostaneme tak i informaci o absolutni
hvézdné velikosti hvézdy a tedy o jeji vzdalenosti.

PFi téZe teploté a riGzném gravitacnim zrychleni se setkavame i s rozdily v intenzité
spektralnich €ar, coz mj. souvisi se skute€nosti, Ze atomy jsou zde v rizném stupni
ionizace. Je to dano podle Sahovy rovnice ruznou koncentraci elektronu v atmosfére
(roste-li hustota plynu, zmenSuje se relativni zastoupeni iontl vys$siho stupné).

Od druhé poloviny 20. stol. se ponejvice pouZiva zdokonalené, dvouparametrické
Morganovy-Keenanovy'*) klasifikace, v niz se spektraini typ harvardské spektralni
klasifikace na zakladé rozboru vzhledu spektra hvézdy doplfiuje o tzv. luminozitni tfi-
du (I = VII), ktera zhruba lokalizuje polohu obrazu hvézdy v H-R diagramu.

la — jasni veleobiri IV — podobfi

Ib — veleobfi V  — hvézdy hlavni posloupnosti
I — nadobfi VI — podtrpaslici

[l — obfi VIl — bili trpaslici

Zname-li spektralni klasifikaci hvézdy v MK-klasifikaci, pak mizeme podle dostup-
nych tabulek zhruba stanovit efektivni teplotu hvézdy, jeji absolutni hvézdnou veli-
kost, Cili i vzdalenost, a kone¢né i polomér hvézdy a jeji vyvojové stadium.

'y HERBERT ROLLO MORGAN (1875-1957), PHILLIP CHILDS KEENAN.
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3.5 Atmosféra Slunce

Fotosféra Slunce

Fotosféra je nejhustéjSi Cast slunecni atmosféry, vrstva odkud k nam pfichazi 99,9%
veskerého zareni Slunce. V souvislosti se slunecni fotosférou se €asto mluvi o ,povr-
chu hvézdy", i kdyz tloustka této vrstvy Cini 200 km. Ze Zemé je tato slupka viditelna
pod uhlem pouhych 0,3% a proto je okraj Slunce relativné velice ostry. Ve fotosfére
vznika i slunecni spektrum, pficemz zareni slune¢niho kontinua pochazi z nizsich vrs-
tev, ¢arové absorpCni spektrum vznika ve vyssich, fidSich a chladnéjSich vrstvach.

Ve spektru Slunce v optické oblasti nachazime asi 100 000 ¢ar nejcastéji kova,
vUbec nejintenzivnéjSimi jsou ¢ary oznacované H a K, rezonanéni ¢ary ionizovaného
vapniku Ca Il. Spektralni typ Slunce je G2V, efektivni teplota fotosféry je 5770 K.
Naprosta vétsina zafivého vykonu Slunce je vyzafena v oboru vinovych délek 350—
700 nm, maximum leZi pobliz maxima citlivosti lidského oka, Cili u 550 nm.

Tésné pod fotosférou lezi mocna, neklidna vrstva, v niz se teplo prfenasi konvekci.
Tato, tzv. konvektivni vrstva se ve fotosféfe pfipomina granulaci — konvektivnimi zrny
o velikosti 700 az 1000 km. Jde zfejmé o vrcholky vystupnych konvektivnich proudu
o nékolik set kelvinl teplejsich nez okoli. Vystup teplejSiho materialu se déje rychlos-
ti 5az 10 km s™". Granulace pretrvava fadové minuty.

Ve fotosféfe s rostouci geometrickou vyskou klesa:

o tlak — fotosféra je v hydrostatické rovnovaze

¢ teplota — prenos tepla z nitra se zde déje zarivou difuzi, pficemz ¢ast foton unika do

kosmického prostoru. Na dné fotosféry panuje teplota kolem 7000 K, na vrcholku uz
jen 4200 K! O existenci teplotniho gradientu ve fotosférfe svédc&i pozorované okrajo-
vé ztemnéni slunecniho disku a samozrejmé i existence absorpcniho spektra hvéz-
dy.

e hustota — fotosféra sama je pomérné fidka, stfedni koncentrace zde je 10%° &astic
vm® (1000krat fidSi nez vzduch pfi hladiné more) — hmotnost celé slunecni foto-
sféry je srovnatelna s hmotnosti vzdusného obalu Zemé.

Slunecni fotosféra rotuje ve stejném smyslu, v jakém kolem Slunce obihaji planety.

Rotuje relativné pomalu, stfedni sidericka otoCka trva 25,4 dne (synodicka otocka

27,3 dne). Nerotuje vSak jako tuhé téleso, jevi tzv. diferencialni rotaci, partie na rov-

niku rotuji vétsi uhlovou rychlosti nez partie na pélech — sidericka otoCka na rovniku

trva 25 dni, na poélech 36 dni.

Diferencialni rotace je pozorovana i u jinych plynnych télesech, napriklad i u vel-
kych planet. BéZné se soudi, Ze jde o projev ustaleného proudéni spojeného
s existenci rozsahlé podpovrchové konvektivni zény.

Slune¢nimi magnetografy je mozné sledovat i rozlozeni a smér indukce magnetic-
kého pole na Slunci. Ve fotosféfe bézné pozorujeme:

e kvazidipolové magnetické pole s osou dip6lu rovnobéznou s osou rotace o indukci
107 teslU. Polarita tohoto pole se méni kazdych 11 let.
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e o tfi fady silngjSi lokalni magneticka pole (na disku zaujimaji zhruba 4°). Jde o vy-
hfezlé magnetické trubice, v nichz je magnetické pole zesilovano v disledku dife-
rencialni rotace a konvekce. Magnetické pole vynofujici se na povrch zcela méni
strukturu nejen fotosféry, ale i vrstev, jez lezi nad ni. Vytvafi se zde tzv. aktivni ob-
last, v niz se rozvijeji nejriznéjsi projevy sluneéni aktivity. (viz kap. 6.2).

Chromosféra

Chromosféra je vnéjsi vrstva sluneéni atmosféry, kterd bezprostiedné navazuje na
fotosféru. Tloustka chromosféry je asi 1000 km. Jeji zakladni charakteristikou je in-
verzni chod teploty — teplota s rostouci vySkou roste od 4200 K do 10 000 K. Chro-
mosféra, podobné jako fotosféra s rostouci vySkou fidne, charakteristicka koncentra-
ce je 10" astic/m®. Horni hranice chromosféry je neostra a proménliva, ¢asto v ni
pozorujeme vytrysky (Koberci vytryskl se téz prezdiva hofici prérie) — spikule — za-
sahuijici az do vysky 6000 km. K celkovému zareni Slunce pfispiva 0,1%.

Zlom v chodu teploty v chromosféfe je neoCekavany — ukazuje na to, Ze tato at-
mosféricka vrstva musi byt zevnitf néjak vyhfivana. Pfitom ovSem tento mechanis-
mus pienosu energie do chromosféry musi fungovat tak, Ze ve vnitfngjSich, hustSich
Castech sluneéni atmosféry se prakticky neuplatni a u€inny zacne byt az v pod-
minkach zna¢ného zfedéni. Takto ovSem odpadaji vSechny standardni mechanismy
prenosu napfiklad zafivou difuzi (chromosféra je pro postupujici zafeni takrka pri-
hledna), vedenim i konvekci. Jako nadéjny se vSak jevi pfenos energie prostfednic-
tvim zvukovych nebo magnetohydrodynamickych vin, které v fidkém prostfedi disipu-
ji (rozpadaji se) a pfedavaji mu svou energii.

e Chromosféru Ize pozorovat:

a) pfi uplnych zatménich Slunce

b) v tzv. koronografech')

c) ve spektrohelioskopu'®)

Obraz Slunce v chromosféfe je jiny nez ve fotosféfe. Objevuji se zde zesilené emise
— fakulova pole (objevena HAROLDEM A HORACEM BABCOCKOVYMI (1955)), a to vzdy
v oblastech se zvlast silnym magnetickym polem. Chromosféra je tedy zfejmé exis-
tenci magnetické aktivity Slunce do jisté miry podminéna.

Koroéna

Slune¢ni koréna byla objevena teprve v poloviné 19. stoleti. Korény si povSimla v roce 1842
fada astronom( z jizni Evropy pfi sledovani Uplného zatméni Slunce. Ta byla doposud pova-
Zovana za opticky klam (proti svédcily spousty fotografii) nebo za zezadu Sluncem nasvétle-
nou meésicni atmosféru. Roku 1851 se pfi zatméni ve Skandinavii podafilo prokazat, ze se
jedna o svrchni ¢ast slunecni atmosfeéry.

'%) Koronograf je specialni opticky pfistroj, ktery usiluje o co mozna nejlepsi napodobeni Gpliného

zatméni Slunce. Kotoucek Slunce, €ili jeho fotosféra je zde odstinén.
16) Spektrohelioskopem sledujeme Slunce ve vybranych vinovych délkach, ve spektralnich ¢a-
rach, v nichZ je chromosféra opticky husta. Pozorovani se provadéji zpravidla v ¢arach Ho, H a

K &arach Ca ll.
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Pozorovani ze 70. a 80. let dokazala, Ze existuje spojitost mezi tvarem slunecni korény a roz-
loZenim slunec&nich skvrn. Tento fakt tedy upozornil na skute¢nost, Ze na utvareni korény se
neuplatfiuje jen gravitace (ta je neménna).

Spektroskopie korony poskytovala nesrozumitelné vysledky, nalezeny byly vyrazné emisni ¢a-

ry neznamého plvodu. Nejintenzivnéjsi, zelena byla pfipsana novému prvku ,koréniu”, teprve

pozdéji byla ztotoznéna se zakazanou €arou vysoce ionizovaného zeleza.
Kordna je nejsvrchnéjSi a nejfidsi vrstva slunecni atmosfeéry, jeji charakteristicka hus-
tota je 3 10" gastic na m°, teplota zde narlsta az na 10" K.

Struktura korény je mimofradné slozita, nachazime zde smycky, oblouky, koronalni
diry. Na prvni pohled je zfejmé, Ze vzhled i vlastnosti korony jako celku i jejich sou-
¢asti jsou urCovany magnetickym polem. Latka korony je diky své vysoké teploté vy-
soce ionizovana, je tedy dokonale elektricky vodiva. Magnetické pole zde ,zamrza“
do plazmatu, stava se jeho neoddélitelnou soucasti.

e Koroénu Ize sledovat:

a) pfi uplnych zatménich Slunce. Optické zafeni korény je velice sporé, Cini 107 vykonu
Slunce. Jde jednak o svétlo fotosféry rozptylené na volnych elektronech, jednak o zareni
v zakazanych &arach silné ionizovanych tézSich prvka.

b) koronografem se specialnim filtrem v zelené Care, v niz vnitfni koréna nejintenzivnéji zafi.
Pozorovani se vedou na horskych observatofich, nejblize na observatofi na Lomnickém
stitu.

c) vrentgenovém oboru — v oblasti mékkého rentgenového zareni kordéna zcela dominuje,
coZ je dano jeji vysokou teplotou. Relativhé chladna fotosféra v této spektralni oblasti ne-
zafi vibec.

Koréna neni v hydrostatické rovnovaze. Rychlosti neusporadaného tepelného pohy-
bu jsou mnohonasobné vétsi nez je unikova rychlost. Koréna tak v principu ani ne-
muze byt stabilni, rozpina se, expanduje a pronika do vnitfnich a vnéjSich oblasti
sluneCni soustavy. Proud Castic formovany vlastnim i meziplanetarnim magnetickym
polem se nazyva slunecni vitr.

Sluneéni vitr

V okoli Slunce dosahuje slunecni vitr rychlosti 300 az 1200 km s, stfedni koncent-
race Castic slune¢niho vétru predstavuje asi 10 ¢astic na m°. Ro&né prostfednictvim
slune&niho vétru ztraci Slunce asi 10”'* az 107" M- Hlavnim zdrojem slunec¢niho vé-
tru je rozpinajici se koréna, dale pak Castice do prostoru vyvrzené pfimo ze spodnich
vrstev atmosféry, napfiklad pfi erupcich a dalSich bouflivych déjich.

Chemické slozeni sluneéniho vétru, jez Ize experimentalné studovat pfistroji umis-
ténymi na umélych druzicich Zemé a na kosmickych sondach, odpovida povrchové-
mu sloZeni Slunce. Atomy sluneéniho vétru jsou takika zcela ionizovany, nesou se-
bou do prostoru i magnetické pole.
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3.6 Ulohy, literatura

Ulohy, problémy

1. Vypocitejte: a) Jakou minimalni kinetickou energii a rychlost mit elektron (hmotnost elek-
tronu va&i hmotnosti protonu zanedbejte), aby pfi nepruzné srazce s atomem vodiku
v zakladnim stavu dokazal tento atom ionizovat. Porovnejte potfebnou energii se stfed-
ni energii ¢astic idealniho plynu teplého b) 6000 K, ¢) 9000 K a d) 12 000 K. Diskutujte.

[(@a) 13,5 eV, 2180 km/s, (b) 522 km/s, (c) 639 km/s, (d) 738 km/s. K ionizaci jsou
disponovany jen vyjimeéné rychlé elektrony]

2. Je mozné, aby se sousedni spektralni série vodiku vzajemné prekryvaly?

[Ano, plati-li n > 1 + /2, &ili jiz Paschenova série s Brackettovou se prekryvaji.]

3. Jak mnoho energie se uvolni pfi rekombinaci 1 kg ionizovaného vodiku na vodik neutral-
ni? Porovnejte s energii zkapalnéni 1 kg vodni pary na vodu téze teploty pfi tlaku 10° Pa.

[1,3 -10° J, tato energie je 580krat vétsi nez v pfipadé zkapalnéni vodni pary.]

4. Atom vodiku s elektronem v zakladnim energiovém stavu pohltil foton o vinové délce
88 nm, coz vedlo k jeho ionizaci. Vypoctéte rychlost elektronu, s niz opusti atom za zjed-
nodusujiciho pfedpokladu, Ze se kineticka energie jadra pfitom nezmeéni.

[420 km/s.]

5. Pfi velmi pomalé, avSak nepruzné srazce dvou neutralnich atomd vodiku, z nichz jeden
je v zakladnim stavu a druhy je excitovan do druhé energiové hladiny, dojde k deexcitaci
druhého atomu bez emise fotonu. Vypoctéte rychlost, s niZz se po srdzce zaénou atomy
vzajemné vzdalovat. (Reste v soustavé spojené s t&zistém).

[62,5 km/s.]

6. Ukazte, a) ze Boltzmannovu konstantu k, jez vystupuje ve vétsiné vztah( statistické fyzi-
ky, Ize vyjadfit v podobé: k = 8,6174 10° eV K. b) Jaky vyznam ma soucin kT? Jak vel-
ky je pro pokojovou teplotu? P¥i jaké teploté je kT rovnoc) 1 eV, d) 13,6 eV?

[(a) Naboj elektronu je e = 1,6022 10" ¢, (b) 1/40 eV, (c) 11600 K,
(d) 157 800 K.]

7. Dokazte, Ze pro atom vodiku je stupef degenerace g, energetické hladiny, popsané
hlavnim kvantovym Cislem n, dan vztahem: g, = n. Vypocitejte stupern degenerace i pro

tak i vedlejSiho kvantového Cisla j.

8. Zjistéte pomérné zastoupeni atomu vodiku excitovanych do 2. a 3. energetické hladiné
pfi teploté a) 6000 K, b) 12 000 K, c) 24 000 K, vztazené vici koncentraci atomu vodiku
v zakladnim stavu. Koncentrace volnych elektront necht ¢ini 3,14159265 10%/m?.

[(@) 1,1-10%a 6,310, (b) 2,1 -10*a7,5-10°, (c) 2,9 10° a 2,6 -10?]
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9.

10.

11.

12.

13.

Muze nastat takova situace, Ze a) ve hvézdné atmosfére pocetné previadnou atomy na-
buzené do druhé energetické hladiny nad atomy v zakladnim stavu? b) Jestlize ano, jaké
budou mit relativni zastoupeni atomy excitované do 3. hladiny? c) Poroste-li teplota nade
vSechny meze, jaké bude obsazeni i-té hladiny v poméru k obsazeni zakladni hladiny?
Mlze takové obsazeni hladin realné nastat?

[(a) teplota by zde musela byt vy$Si nez 85 000 K, tj. vySSi nez teplota béznych
hvézdnych atmosfér, (b) atomd ve 3. hladiné by muselo byt 1,73krat vice nez
atomU v zakladnim stavu, (c) N/N, = i, ovéem v té situaci uz nebude zadny ne-
utralni atom k dispozici.]

Vysvétlete, pro¢ je v Sahové rovnici koncentrace atom( ve vy$§im stupni ionizace ne-
pfimo umérna koncentraci volnych elektrond?

Logaritmovanim Boltzmannovy a Sahovy rovnice uvedte tyto vztahy do tvaru, v némz je
astrofyzikové vidi nejradéji:

N eV
|Og—B=_M[EA —EB]+ const.
N, T
N, eV’
IOQWI =151logT _ME, —logN, + const.

Veskeré energie jsou zde udavejte v eV.

Hvézda CQ UMa je chemicky pekuliarni hvézdou typu SrCrEu, spektralni tfidy A2 V, na
jejimz povrchu se nachazeji rozsahlé skvrny s odliSnym rozloZenim energie ve spektru.
Hvézda v dlisledku rotace vykazuje fotometrické zmény, které v barvé v dosahuji az
0,096 mag. Perioda svételnych zmén ¢ini 2,45 dne, neni oviem vylouCena ani perioda
dvojnasobna. K rozhodnuti mezi nimi nam muze pomoci spektroskopie. Z poloSirky
spektralni ¢ary Mg Il totiZ I1ze odhadnout projekci ekvatoredlni rota¢ni rychlosti: V, sini =
33 km/s. Hvézdy hlavni posloupnosti téze spektralni tfidy maji polomér R = 2,0 R,

a) Odvodte obecny vztah mezi velikost ekvatoredlni rotacni rychlosti V, v km/s, polo-
mérem hvézdy v R, a periodou rotace P ve dnech. b) Co nyni soudite o obou navrze-
nych periodach?

[a) V, = 50,6%, b) pro P =2,45 d je sini = 0,8, pro P = 4,9 d ale vychazi sini =

1,6, coz je dokonce vice nez za Velké vlastenecké valky.]

Sestavte vztah pro tloustku izotermické atmosféry H, v niz by vystupovaly zakladni cha-
rakteristiky hvézdy, {j. jeji hmotnost M, polomér R a zafivy vykon L, vSe v jednotkach slu-
necnich, pfipadné efektivni teplota T, Pfedpokladejte, Ze i stfedni atomova hmotnost ¢as-
tic v atmosfére je stejna jako u Slunce. Aplikujte na nékteré znamé pfipady hvézd.
[ H=135km R T 135 km L"*R3*2M™
M 5780
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4 Vznik a vyvoj hvézd

Hvézdy nejsou statické utvary, vznikaji, vyvijeji se a zanikaji. PFi€inou jejich vyvoje je
jejich interakce s okolim. Hvézda neni dokonale uzavieny systém, zafi do okolniho
prostoru, vyménuje si s nim hmotu.

Rychlost vyvoje hvézdy je dana mirou ,otevienosti“ systému, prakticky tim, jak
mnoho hvézda zafi. Cim vétsi je zafivy vykon, tim rychlej$i je tempo jejiho vyvoje.
Vzhledem k tomu, Ze zafivy vykon hvézdy je funkci zejména jeji hmotnosti, plati, Ze
kvalitativni i kvantitativni stranky vyvoje hvézd jsou uréeny pfedevsim jejich hmotnosti.

Z fyzikalniho hlediska je hvézdny vyvoj d€j nevratny, neni tedy mozny uzavieny
kolobéh neustalého vzniku, vyvoje a zaniku hvézd.

Nasledujici kapitola je vénovana popisu vzniku a vyvoje zcela konkrétni osamélé
hvézdy, a totiz naSeho Slunce. Pfipomerime, Ze kvalitativné stejné se vyviji i dalSich
85% hvézd ve vesmiru. Pfipadné odchylky v povaze hvézdného vyvoje osamélych
hvézd rlizné hmotnosti, jakoz i kvantitativni stranka procesu jsou pak zevrubné pojed-
nany v kapitolach 4.2 az 4.5.

4.1 Vznik, stavba a vyvoj Slunce

Obecna charakteristika sluneéniho vyvoje

Slunce je star$i hvézdou populace |. Vzniklo asi pfed 4,55 10° lety a do zavérecné

etapy svého vyvoje se dostane asi za 7,8 miliardy let. Na vzhled Slunce na pocatku a

na konci jeho vyvoje soudime na zakladé sou€asné teorie vyvoje hvézd konfrontova-

né pozorovanim hvézd slunecniho typu v rozlicnych etapach jejich vyvoje, pficemz

vychazime z jeho sou€asné podoby.

e Pocatelni stav: Na samém pocatku vyvoje Slunce byl rozmérny, chladny a fidky za-
rodek hvézdy s hmotnosti odpovidajici hmotnosti sou¢asného Slunce (2 10% kg —
2 -10°" Eastic), o poloméru 1/4 svételného roku (15 000 AU, 2 -10" m). Pocateéni
chemické slozeni Slunce bylo zifejmé hodné blizké chemickému sloZeni povrcho-
vych vrstev souCasného Slunce, o nichz véfime, Zze nebyly dotCeny naslednym ja-
dernym vyvojem. V hvézdném materialu previadaly molekuly vodiku H, a atomy he-
lia, ostatni prvky byly zastoupeny asi 2 %. Hustota latky byla asi 5 107" kg m~ (1.
10 000 molekul vodiku v 1 cm®).
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o Konecny stav: Slunce skonCi jako chladnouci bily trpaslik — hvézda tvofena pre-
vazneé elektronoveé degenerovanym plynem o hmotnosti asi 0,54 Mg
(1,1< 10%° kg), s polomérem 1/80 R, (4/3 Rz =8,5 10° m), sloZzend z uhliku, kys-
liku a asi 2 % tézSich prvku. Stfedni hustota tohoto hvézdného reliktu je 4 10° kg
m>. Zbytek, o hmotnosti poloviny Slunce je prostfednictvim hvézdného vétru a
pulzaci vracen do prostoru. Chemické slozeni je oproti po¢ateCnimu jen mirné po-
zmeéneéno — pribylo zde trochu prvka skupiny C, N, O. Okolo centralni hvézdy krou-
Zi planety se zanedbatelnou hmotnosti, které vS8ak na sebe vazou kolem 98 %
momentu hybnosti celé slune€ni soustavy.

Prostorem putuje dale zhruba 1,25 10% vyzarenych fotonu (650 000 fotonu na
Castici) vétSinou viditeIného svétla, jez sebou nesou naprostou vétSinu uvolnéné
energie.") Dale je tfeba se zminit o asi 10°" neutrin nesoucich n&kolik procent této
energie.

e Vyvoj Slunce je ¢asova posloupnost déju, které je z po¢ateéniho stavu dovedou

do jeho konecného stavu. Vyvoj v sobé tedy musi zahrnovat:

a) obrovské smrsténi ve velikosti télesa v poméru 240 000 000 :1 (8 fadu) a z ngj
vyplyvajici zahusténi v poméru 1 : 8 10 (25 radu)!,

b) unik az 50 % latky s viceméné pocateénim chemickym sloZzenim zpét do pro-
storu,

c) zména chemického slozeni podstatné ¢asti hvézdy (plvodni vodik a helium se
zménily na uhlik a kyslik),

d) vznik sluneéni soustavy, kam se odklidila podstatna ¢ast pocatecniho momen-

tu hybnosti,
e) uvolnéni zna¢ného mnozstvi energie, pfevazné ve formé fotonl. Z toho se
ziskalo:
M 43
smriténim 1,7G =T = 1,410 J
BT

spalenim H na C, O 7,3 -10* kg - 0,00785 - ¢* = 5,2 10" J
spalenim He na C, O 2,510 kg - 0,00075 - ¢ =1,7-10" J
celkem 5,6 -10* J

vvvvvv

helium, kterym se uvolni pfes 85 % celkové energie; na druhém misté je spalovani
helia na t&zsi prvky s 12 %.

Vznik a rany vyvoj Slunce

VSeobecné se soudi, Ze Slunce vzniklo pfed 4,55 miliardy let zhroucenim ¢asti, dnes
jiz neexistujiciho, obfiho molekulového oblaku obihajiciho v roviné Galaxie. Slunce si
podrzelo jeho kinematiku a po celou dobu své existence se vyskytovalo

1) Na hvézdy tak |ze nahlizet jako na velice u¢inna osvétlovaci télesa, ktera dokazi znacnou ¢ast
své vnitfni energie vyuzit na vyrobu a emisi fotonu.
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v bezprostfedni blizkosti této roviny obyvané prednostné hvézdami populace | a me-
zihvézdnou latkou. Kolem centra Galaxie obiha po takrka kruhové trajektorii; vici
vzdalenym galaxiim kolem né&j ob&hlo jiz vice nez dvacetkrat. Z mist svého vzniku se
vzdalilo natolik, ze v souCasnosti jiz neni mozné misto slunecniho rodisté identifiko-
vat. Stafi Slunce odhadujeme metodami radioaktivniho datovani téles slunecni sou-
stavy, zejména pak meteorit(i?), o niz soudime, Ze se zformovaly spole¢né se s nim.
Bezprostfedni popud ke vzniku Slunce byl zfejmé vybuch blizké supernovy nebo supernov.

Tyto supernovy zanechaly svUj charakteristicky otisk v chemickém slozeni zarode¢né mlhoviny,
Z niz Slunce vzniklo.

Modely raného vyvoje hvézd o slunecni hmotnosti a slunecnim slozeni ukazuji, ze
na samém pocatku vyvoje je zarodek hvézdy opticky tenky, Cili dosti pruhledny. Sou-
Casti budouci hvézdy se hrouti volnym padem, pfiCemz kolaps je zprvu takrka izo-
termicky. ProtoZze doba padu Castic v oblasti centralniho je kratSi nez u Castic
z periferie, zaCina objekt v centru houstnout. Kdyz materialu v centru zhoustne na asi
107"° kg m™>, stane se nepruhlednym vigi vlastnimu zareni. Hlavnim zdrojem opacity
je prach.

Vzristajici gradient tlaku ve hvézdé zacne rychlou kontrakci brzdit. Zpocatku
v centralnich oblastech, pozdé&ji v celém objektu se ustavi hydrostaticka rovnovaha.
Vnéjsi rozméry poklesnou pod 5 AU, utvar se stava tzv. protohvezdou. V opticky tlus-
tém oblaku se uvolnéna potencialni energie méni v teplo, které nahfiva télo proto-
hvézdy. Ta pak Cast své energie odevzdava do prostoru prostfednictvim prevazné in-
fraCerveného zareni. V pocCatecnich fazich se zafivy vykon Protoslunce rychle zvétsil,
a to az na nékolikanasobek soucasného vykonu. Pokles vyzarovaci plochy hroutici
se hvézdy je vice nez bohaté kompenzovan narustem efektivni teploty.

Poznamenejme, Ze v okrajovych oblastech material jeSté volné pada. KdyZ se dostava do ob-
lasti s hydrostatickou rovnovahou, vznika v misté dopadu razova vina, nebot rychlost dopadu je
vétSi neZ rychlost zvuku. Prostfednictvim razové viny odevzdava dopadajici material vétSinu své
kinetické energie a je pfi¢inou zvySeného vykonu zarodku hvézdy.

Jakmile teplota v protohvézdé vzroste nad 1000 K, zacne se prach vyparovat a
opacita poklesne. ,Polomér* hvézdy nahle poklesne a pfiblizi se az k hydrostatickému
jadru. To se dale rozehfiva s tim, jak na né dale padaji vnéjsi vrstvy. Dosahne-li teplota
v jadru 2000 kelvinli, zaénou molekuly rozpadat na jednotlivé atomy. Tento proces po-
hicuje energii, ktera by jinak umoznila v nitru vytvofit dostateCny gradient tlaku k udr-
Zeni hydrostatické rovnovahy. Hvézda je tak dynamicky nestabilni, dochazi k dalSi
rychlé fazi smrstovani, ktera trva do okamziku, nez se znovu ustavi rovnovaha.

Vyvoj pred vstupem na hlavni posloupnost

K tomu, aby se v nitru Slunce rozhorely vodikové reakce natolik, aby jejich vykon do-
kazal hradit veSkeré ztraty pusobené vyzafovanim, je zapotfebi, aby v jeho centru
vystoupila teplota nad 12 milionu kelvin. Této podmince dostoji v pribéhu smrsto-
vani, pokud polomér chemicky homogenni hvézdy poklesne pod 90 % sou€asného
poloméru Slunce. Smrsténim télesa z pivodné velmi velkych rozmért se uvolni po-

2) viz napf. G. J. Wasserburg et al (1977)



120 Uvod do fyziky hvézd a hvézdnych soustav

117G M}
70,90 R
zvySeni vnitfni energie, tedy zejména na Zadouci zahrati hvézdného nitra, druh& polo-
vina energie je vyzarena (3,6 10" J).

Doba, za niz Protoslunce dosahne hlavni posloupnosti, je urCena tempem, jimz je
energie ur€ena k vyzareni odvadéna do prostoru. Zarivy vykon hvézdy je dan izolac-
nimi vlastnostmi obalu hvézdy a po vétSinu faze pred vstupem na hlavni posloupnost
zhruba odpovida soucasnemu vykonu Slunce 1 L,. Podélenim celkového objemu vy-
zarené energie a predpokladanym vykonem obdrzime tzv. Kelvinovu-Helmholtzovu
Casovou Skalu ty, (tepelnou Skalu) o délce asi 3 107 let, ktera je soucasné kvalifikova-
nym odhadem délky té faze vyvoje®), jeZ predchazi zaZehnuti vodikovych reakci
v centru.

Co se béhem této faze, ktera odpovida zhruba 0,5 % celkové délky aktivni Zivota
hvézdy, stalo? S rostouci teplotou v nitru hvézdy dochazi k postupné ionizaci materi-
alu. Obal hvézdy se stava pro postupujici zareni prakticky neprihledny a ve hvézdé
se teplo pfenasi predevsim konvekci.

Podle jiz klasického zjednoduSeného modelu Icko Ibena (1965) se Slunce stalo
plné konvektivnim zhruba milion let po za¢atku kolapsu. V pribéhu této etapy vyvoje
doslo i k zazehnuti prvnich termonuklearnich reakci, zejména k zapaleni deuteria,
avSak energeticka produkce téchto reakci byla natolik nevyznamna, ze smrstovani
hvézdy prakticky neovlivnila. S tim jak rostla teplota hvézdného nitra, stoupal i stu-
pen ionizace a neprihlednost materialu klesala. V plné konvektivni hvézdé se pfenos
energie zafivou difuzi prosadil nejprve v centru, v pribéhu ¢asu se pak oblast
v zafivé rovnovaze rozS8ifovala i k vy$Sim partiim hvézdy. Tim se pochopitelné ménily
izolaéni vlastnosti hvézdy — nastal i jisty narust zafivého vykonu. Mirné se tak urychlil
vstup na hlavni posloupnost nulového stafi*), ktery byl ukonéen zhruba po 50 milio-
nech let od zrodu hvézdy.

Mezi tim se jiz utvofila téZ sluneéni soustava, jejiz existence byla dilezita zejména v po&atcich
vyvoje, nebot budouci hvézdu zbavila nadbytku momentu hybnosti a umoznila ji jeji dalsi vyvoj.
Jakmile se Slunce dostate¢né smrstilo, zacalo protoplanetarni oblak nahfivat svym vlastnim zare-
nim a vyraznym zpUsobem ovlivnilo jeho chemické slozeni a rozlozeni hmoty v ném. Pozdéji, kdyz
se Slunce zformovalo jako kvazistabilni hvézda, vstoupilo do etapy hvézdy typu T Tauri, rychle rotu-
jicich, vysoce aktivnich hvézd vyznaclujicich se mimoradné silnym hvézdnym vétrem. Ten ze Slun-

ce odnesl| dalsi dil nadbyte€ného momentu hybnosti a navic vymetl zbytky protoplanetarni mihovi-
ny, ktera se nestacila zkoncentrovat v kompaktni télesa — {j. planety a jejich druZice.

PSP . 41 . o . N v
tencialni energie: E = 7,2-10" joulu. Polovina energie se vyuZije na

Od hlavni posloupnosti nulového stari az do dneska

Slunce ve stavu hvézdy hlavni posloupnosti stravi kolem 11 miliard let, Cili 88 % své-
ho aktivniho zZivota.

%) Podle I.-J. Sackmannové et al. (1993) je tato doba ponékud deli — cca 50 milion( let.
*) Chemicky homogenni hvézdy hlavni posloupnosti, v nichZ se pravé rozhorely vodikové reakce.
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Dikladné promichané a tudiz chemicky homogenni Slunce vstoupilo do stadia
hvézdy hlavni posloupnosti nulového stafi pred asi 4,55 miliardy let. Podle |. JULIANY
SACKMANNOVE et al. (1993)°) jeho efektivni teplota &inila 5586 K, coZ je o 3 % méné
nez dnes, jeho polomér vsak byl vyrazné mensi nez v soucasnosti: 0,90 R,. Zarivy vy-
kon tehdejSiho Slunce tak Cinil pouhych 70 % dnedni hodnoty. Slunce se skladalo ze
70,6% z vodiku, z 27,4% z helia a zbytek — tj. 2% pfipadaly na t&zSi prvky.

Slunce zpocatku rotovalo rychleji nez dnes, jeho aktivita byla o dost bouflivéjSi. Diky silnému
hvézdnému vétru se v3ak hvézda postupné zbavuje svého momentu hybnosti, rotace se zvolfiuje a
aktivita v dusledku toho postupné klesa az na sou¢asnou, relativné velmi nizkou Groveri.

Energie se v okoli centra Slunce, coby hvézdy hlavni posloupnosti, uvoliuje takrka
vyhradné termonuklearnim hofenim vodiku v protonové-protonovém retézci. Moto-
rem hvézdného vyvoje je ubytek poctu ¢astic (ze 4 jader vodiku vznikne 1 jadro he-
lia) obsazenych v 1 kilogramu hmotnosti latky v oblastech, kde probihaji termonuk-
learni reakce. Latka se v pribéhu ¢asu stava ,mékci“, hife vzdoruje tize svrchnich
vrstev. Postupné se hrouti, ¢imz se zahustuje a téz zahfiva.

Od vstupu Slunce na hlavni posloupnost do sou€asnosti vzrostla centralni teplota
z poc¢atec¢nich 12 miliond K na dnesnich 15,4 miliont K, centralni hustota z pavod-
nich 8 -10° kg m™ vzrostla o 100 %, ti. na 1,6 10° kg m™>. Stale houstnouci jadro se
postupné osamostatriuje a jeho stav pfestava zaviset na stavu obalu hvézdy.

Navzdory klesajicimu zastoupeni vodiku v centru se vykon hvézdy stale zvySuje,
coz je dano faktem, Ze pfi vzrustajici teploté a hustoté probihaji reakce p-p rfetézce
rychleji. Vykon Slunce od pocatku do soucasnosti vzrostl o 41 % (!). Obal hvézdy se
postupné prestavuje tak, aby mohl vyrabény vykon prenést. Zadrzenim malé Casti
prochazejiciho zafivého toku pozvolna expanduje, polomér hvézdy roste z pocCatec-
nich 0,90 Ry na dnesni 1,00 Ry,

Jakkoli v minulosti Slunce méné zarilo, nemusela byt teplota na Zemi nutné menSi, nebot’ at-

mosféra nasi planety byla zpo€atku hustéjsi a pfevladaly v ni plyny s viceatomovymi moleku-

lami (oxid uhli¢ity, metan, ¢pavek aj.), které zpusobuiji silny sklenikovy jev. V pribéhu ¢asu se
zemska atmosféra ztenCovala a jeji chemické slozeni se ménilo v neprospéch pravé viceato-
movych molekul. Nyni je sklenikovy efekt na Zemi podstatné méné ucinny, nez tomu bylo

v minulosti. Soubéznym vyvojem Slunce a zemské atmosféry tak na zemském povrchu byla

Lermostatovana“ prakticky neménna teplota, coz jisté napomohlo rozvoji bohatého a struktu-

rovaného organického zivota.

Dnesni Slunce

Sestavit model sou¢asného Slunce, hodnovérné popisujici a zdivodrujici pribéh zakladnich
stavovych veli¢in v nitru Slunce, neni vibec jednoduché. K jeho sestrojeni bychom totiz museli
znat, jak jsou ve Slunci rozlozen chemické prvky. To v8ak bohuzel nevime, protoze bezprostredni
analyze chemického sloZeni jsou pfistupny jen povrchové vrstvy hvézdy. Proto je tfeba postupo-
vat jistou oklikou.

Vychazime pfitom zpravidla z téchto predpokladi:

a) hmotnost Slunce se od poc¢atku vyvoje az do dneska prakticky nezménila,

5) Naprosta vétsSina udajl, které jsou v této podkapitole uvedeny, byla prevzata z této prace, jez je
zaloZzena na nejmoderngjSich datech o chovani hvézdného materialu za extrémnich podminek.
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b) chemické slozeni chemicky homogenniho Slunce na pocatku jeho vyvoje odpovida che-
mickému slozeni povrchovych vrstev dnesniho Slunce.

Nejprve sestrojime matematicky model Slunce na pocatku jeho vyvoje a sledujeme vyvoj vnéjsich
charakteristik tohoto modelu (zejména jeho zafivého vykonu a poloméru) v zavislosti na ¢asu,
s tim, Ze k dneSnim hodnotam téchto veli¢in bychom méli dospét v ¢ase 4,55 -10° let od zrodu.
Ménime pak volitelné parametry pocate¢niho modelu (napf. pocateéni chemické slozeni,
parametry konvekce apod.) tak dlouho, dokud nedospéjeme k uspokojivé shodé s pozorovanou
skuteénosti.?) Takto nalezenému modelu slunedniho nitra se pak fika standardni model Slunce.

Standardni model Slunce V centru modelu je nejvyssSi hustota p, = 1,46 10° kg m~,
nejvyssi teplota T, = 1,54 10" K, i tlak P, = 2,3 -10"® Pa (230 miliard atmosfér). Pru-
mérna teplota ve slunecnim nitru je 7 -10° K, stfedni hustota 1,4 -10° kg m™°. Latka je

ve hvézdé silné soustfedéna ke stfedu, polovina slunecni hmoty lezi uvnitf koule o

objemu 70krat mensim, nez je objem Slunce.

o Stav latky v nitru Slunce. Prakticky v celém objemu Slunce vladne teplota vyssi
nez 10° K, coz znamena, ze atomy H a He jsou zde ionizovany zcela, t&€zsi atomy
jsou pak ionizovany z vétsi Casti. Kromé latkovych &astic se tu setkavame i s foto-
ny mékkého rentgenového zareni, jejichz koncentrace a rozlozeni podle energii
odpovida zareni absolutné Cerného télesa s lokalni teplotou. Nepatrné jsou za-
stoupena téz neutrina vesmés vznikla pfi termonuklearnich reakcich.

e Pocet elementarnich ¢astic v nitru Slunce.

celkem 1,91 -10°’ 100,0 %

— volnych elektrond 1,01 -10% 52,8 %

— protont (H") 8,20 -10°° 42,9 %

— jader He 8,67 -10> 4,5 %

— ostatnich jader 1,39 -10% 0,07 %

— foton(i 1,1 -10* 0,06 %

— neutrin 3,8 -10% 2-107° %

Zareni se na celkovém tlaku podili jen nepatrné. Slunecni material Ize velice dobie
aproximovat idealnim plynem, k elektronové degeneraci ma slunecni material
hodné daleko (hustota by musela byt o fad vétsi).

e Zdrojem slunecni energie jsou takfka vyhradné termonuklearni reakce. Efektivné
probihaji jen velmi blizko stfedu: 90 % energie se uvolni v oblasti obsahujici 29 %
hmoty. | zde je ovSem vykon velice maly — v priméru jen 7 107" W kg‘1, nicméné
vzhledem k tomu, Ze hmotnost energeticky aktivni ¢asti Slunce je obrovska —
5-10% kg, je celkovy vykon onéch pozorovanych 4 10%° W.

V oblasti slune¢niho jadra probiha fada termonuklearnich reakci, energeticky vy-
znamne jsou jen ty, pfi nichZ se Ctyfi jadra vodiku postupné spojuji v jadro helia. Ve

6) Pro sestrojeni modelu nitra sou¢asného Slunce Ize onu nezbytnou informaci o rozlozeni che-
mického slozeni uvniti hvézdy v principu ziskat i metodami helioseismologie (sledovani oscilaci
povrchovych vrstev hvézdy, jez jsou dusledkem stojatého vinéni uvnitf télesa). Bohuzel, interpre-
tace helioseismologickych méfeni je stale ponékud nejista, ponévadz je zaloZzena na fadé pred-
poklad(, jez mohou, ale také nemuseji byt striktné spinény.
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Slunci se kazdou sekundu zméni na helium 5,9 -10'" kg vodiku. Do reakci vstupuje

v pribéhu jedné sekundy 3,5 10% jader vodiku a vystupuje 8,8 10% jader helia a

1,8 -10°® neutrin, ktera béhem nékolika sekund bez odporu Slunce opoustéji. Spalo-

vani vodiku na helium probiha prostfednictvim p-p fetézce. Za celou dobu své

existence Slunce vyc€erpalo asi 5 % svych zasob vodiku, pfevazné v centralnich par-
tiich. V centru je vodik zastoupen nejméné: cca 51 % puvodniho zastoupeni.

e Model Slunce Ize nezavisle potvrdit pozorovanim slune¢nich neutrin. Bohuzel, az
doposud se vesSkeré experimenty se svymi vysledky s teorii rozchazeji —
pozorovany tok neutrin je asi tfikrat mensi, nez se ogekava.’)

Reseni tohoto neutrinového skandalu mize byt i fyzikalni: v ptipadé&, Ze ma neutrino jistou nenu-

lovou hmotnost, pak jeho stav mize oscilovat mezi tfemi moznymi stavy neutrina (elektronové,

mionové a tauonové). Vzhledem k tomu, ze nase detektory zatim reaguji jen na elektronova neut-
rina, je mozné pozorovany mensi pocet neutrin takto vysvétlit. Sporny zlstava zakladni predpo-

klad, Ze alespon jedno z neutrin ma nenulovou klidovou hmotnost.
e Prenos tepla z centra na povrch zajiStuje ve vnitfnich Castech hvézdy zafiva

difuze, hlavnim zdrojem opacity je tzv. fotoionizace tézSich iontd. Dohlednost ve
slunecnim nitru predstavuje fadové milimetry.

Od povrchu az do hloubky 210 000 km pod fotosférou se rozprostira silné nepru-
hledna, relativné chladna konvektivni oblast zC€asti ionizovaného vodiku, kde se
energie v radialnim sméru transportuje prostfednictvim konvektivnich prouda.
Tésné pod povrchem opét pfevlada prfenos energie zafivou difuzi, pfiéemz
hlavnim zdrojem opacity zde je fotoionizace negativniho iontu vodiku.

Od dneska do konce horeni vodiku v centru

Dal$i vyvoj Slunce bude podle shodného nazoru vétSiny astronomu pokraCovat
v zapoCatém sméru — jeho zafivy vykon poroste, a to tempem o 1 %/100 miliond let.
Za 3 miliardy let tak ode dneska se tak vykon Slunce zvysi na 1,33 L, efektivni teplota
Slunce dosahne svého celozivotniho maxima hodnotou 5840 K, polomér hvézdy bude
0 13 % Vvétsi nez ten soucasny.

Na Zemi by se méla v dusledku tohoto vyvoje postupné zvedat teplota, a to zhruba o 1 K za

160 milionu let, coz za 1,1 miliardy let povede k tzv. vihkému skleniku, kdy se za¢nou velmi

rychle odpafovat oceany. Za dal8i 2,4 miardy let, kdy uz nebude na Zemi voda v tekutém

stavu existovat vlibec, dojde k odstartovani tzv. prekotného sklenikového efektu, ktery
dokonalou sterilizaci neodvratné vyhubi Zivot na Zemi.
Termonuklearni spalovani vodiku nejrychleji v samotném centru, kde se toto
nuklearni palivo nadobro vyCerpa po 4,8 miliardy let ode dneska. Jeho zafivy vykon
predstavuje 1,67 L, polomér nabude na 1,275 R, teplota klesne na 5820 K.

Slunce definitivné opousti poklidnou existenci hvézdy hlavni posloupnosti po
dosazeni véku 10,9 miliardy let (6,35 mld let od souCasnosti). V jeho centru se jiz
nachazi heliové jadérko o hmotnosti 0,03 Mg, jehoz stav zacne jiz velmi brzy urCovat
vykon i vzhled celé hvézdy. Pfi odchodu z hlavni posloupnosti bude efektivni teplota

”) Podrobnéji napt. v John Bahcall (1996)
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Slunce 5520 k, polomér se oproti dne$ni nafoukne na 1,58 R,. Obdobi dlouhodobé
prosperity konci.

Horeni vodiku ve slupce kolem heliového jadra. Slunce ¢ervenym obrem
Nasledujici vyvojova etapa zaCina sviznym smrStovanim centralnich Casti, které je
odpovédi na pokles produkce energie jadernou syntézou v dusledku frapantniho snizeni
obsahu vodiku. Stfed Slunce se pfi tom zahusti a zahreje natolik, Ze se v okoli
vyhorelého heliového jadra znovu mohutné rozhofi vodikové reakce. Nasledny pfebytek
zafivého vykonu podniti rychlou expanzi obalu hvézdy. Ten expanduje, chladne, celkovy
vykon hvézdy vSak roste. Hvézda se postupné stava rozmérnym cervenym obrem.

Vykon hvézdy jiz neni dan kvalitou tepelné izolace obalu (jeho schopnosti
prenaset teplo), jak tomu bylo v dobé, kdy Slunce bylo jesté hvézdou hlavni
posloupnosti, ale stavem centralniho, stale houstouciho a zahfivajiciho se jadra.
V jadru |ze vysledovat neaktivni heliovy vnitfek obaleny postupné se tencici slupkou,
v niz vysokym tempem probiha vodikové termonuklearni reakce.®) Material ve slupce
se rychle stravuje a popel jaderného horeni - helium se uklada v centralnim heliovém
jadru. Hmotnost jadra tak pozvolna roste. Jakmile naroste hmotnost heliového jadra
na 0,13 Mg, zvySi se vcentru hvézdy hustota latky natolik, Ze se zde objevi
elektronova degenerace.’) Ta zahy zachvati celé jadro. Pravé tato okolnost pak
vyznamné urychli dal$i vyvoj, ktery vbrzku nabude katastrofické rysy.

Tempo vodikovych reakci probihajicich ve slupce nyni zavisi hlavné na jeji teploté,
a ta je zase urCena teplotou elektronové degenerovaného viceméné izotermického
heliového jadra hvézdy. S tim jak se v prabéhu ¢asu zvysSuje hmotnost jadra, zmensuji
se jeho rozméry, jadro se smrstuje a zahfiva. Vykon reakci tak dramaticky narlsta.

Cast pfenasené energie se spotfebuje na expanzi obalu, ktery se rychle nadyma a
ochlazuje. Plosna vyméra povrchu hvézdy se tak pruzné upravuje podle velikosti
zarivého vykonu, ktery je nutno prenést, aby hvézda stale zustala v energetické
rovnovaze. Hvézda prechazi do vétve cervenych obra. Zarivy vykon rychle vzrista az
na 2350 L, polomeér pfitom dosahne 165 R, (0,77 AU) pfi povrchove teploté 3100 K.
Slunce se stava extrémnim ¢ervenym obrem spektralni tfidy M.

S vyjimkou jadra a jeho blizkého okoli se v celé hvézdé teplo pfenasi konvekci.
Spodni konvektivni viry zasahuji az do oblasti nuklearniho hofeni a roznaseni
produkty jadernych reakci po celé hvézdé. Svrchni vrstvy hvézdy jsou v €ilém pohybu,
z povrchu hvézdy vane mohutny hvézdny vitr, jimz se Slunce U€inné zbavuje své latky,
povétsinou nedotCené predchozim jadernym vyvojem. Na konci této etapy, ktera trva
pouhych 600 milionu let, Slunce pfijde o celych 28 % své pocatec¢ni hmotnosti.

Merkur vezme za své, rozpinajici se Slunce jej pohlti, coz ovsem neplati o Venusi, kterou za-

chrani ubytek hmotnosti Slunce. Planety, drzené mensi gravitaéni silou, se pfi zachovani orbi-
talniho momentu hybnosti odstéhuji do vétSich vzdalenosti (Venuse na 1,0 AU, Zemé na 1,38

®) Vzhledem k vysoké teploté slupky zde previadaji reakce CNO-cyklu.

9) Centralni hustota se od chvile zapaleni termonuklearnich reakci zvysi o Ctyfi fady, takze ani
nardst centralni teploty o jeden fad neni s to elektronovou degeneraci prostfedku hvézdy odvratit.
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AU). Slunce Venusi (natoz pak Zemi) zatim nepohlti.m) V okamziku nejvétsSiho vzepéti zafivé-
ho vykonu se povrch Zemé rozpali az na teplotu 2100 °C. Zemska atmosféra zmizi

Vv

tuto kratkodobou horkou kuru pre€kat bez vétSi ahony.

Zapaleni helia v centru hvézdy. Slunce normalnim obrem

Poté, co se Slunce rozepne na stopétasedesatinasobek své nynéjsi velikosti, naroste
teplota v elektronové degenerovaném heliovém jadru na sto miliona kelvinG, coz uz
staci k tomu, aby se tu zazehly termonuklearni reakce, pfi nichZ se jadra helia postup-
né spojuji v jadra uhliku, pfipadné kysliku.

Cely dé&j zazehnuti heliovych reakci ma explozivni charakter — hovofime zde o tzv. heliovém
zablesku, pfi némz na par okamzik(l vzroste vykon heliového jadra na 10" Le- Vybuch ponékud
zvysi teplotu jadra, ale zejména jej nafoukne na zhruba trojnasobek ptvodniho rozméru. Radovy
pokles hustoty jadra vede k sejmuti elektronové degenerace — material v centru hvézdy se opét
zacne chovat jako idealni plyn.

Tato udalost znamena zasadni zvrat v dosavadnim vyvoji. V nyni jiZ nedegenero-
vaném termonuklearnim reaktoru se zacne spalovat i helium. Paradoxné to vede
k tomu, ze se vykon Slunce okamzité znatelné snizi, nebot’ energeticky aktivni vrst-
vicka hoficiho vodiku je heliovym zableskem odtransportovana do oblasti s mensi
hustotou a teplotou. Na pokles vykonu jadra odpovi obal hvézdy tim, Ze se rychle
smrsti a zahfeje. Slunce se na dobu 100 milionu let (1 % doby stravené na hlavni
posloupnosti) stane naoranzZovélym obrem (obrem horizontalni vétve) o teploté ko-
lem 4700 K, asi tak desetkrat vétSim nez nase dnesni Slunce, s vykonem cca 45 L.
K objektlim v tomto stadiu vyvoje fadime tfeba obfi Capellu'") nebo Arctura.

Zapaleni helia ve slupce kolem uhliko-kyslikového jadra. Slunce €ervenym
obrem asymptotické vétve

Zasoby helia v centralnich ¢astech hvézdy se rychle ztencuji. Stfed hvézdy se znovu
smrstuje a zahfiva. Energeticky aktivni vrstvicka hoficiho vodiku se opét zahfiva, ja-
derné reakce zde probihaji stale rychleji. Vykon hvézdy opét roste: ve chvili, kdy se
helium v jadru zcela vyCerpa, dosahne 110 Ly, hvézda na povrchu chladne a zvolna
expanduje.

Na povrchu vyhorelého uhlikokyslikového jadra se zapaluje helium hofici ve stale
se ztendujici vrstvé. Hlavnim zdrojem energie ovSem zUstava slupkové horeni vodiku
probihajici ve ,vys$Sim patfe“ hvézdy. Obal hvézdy se znovu rozpina. Hvézda se vra-
ci do stadia velmi rozmérné relativné chladné hvézdy — na H-R diagramu Splha po
asymptotické vétvi obrii smérem vzhuru. Toto pfedposledni déjstvi hvézdného vyvoje
je kratické — trva pouhych 20 miliona let. V jejim zavéru bude Slunce 180krat vétsi
nez v soucasnosti, zafit pfitom bude jako 3000 dneSnich Slunci.

19y Zminény zavér ovéem velmi silné zavisi na tempu ztraty latky. V pfipadé, Ze bude poloviéni a

mensi, nez pfedpokladame (n = 0,3), bude Venuse pohlcena jiz ve fazi Cerveného obra.
11) Capella, nejjasnéjsi hvézda v souhvézdi je ve skutecnosti dvojhvézdou slozenou ze dvou ob-
fich hvézd - Capelly A a Capelly B.
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Energie se ve hvézdé prenasi prevazné konvekci. Konvektivni oblast nyni zasahuje
i do dfive zapovézenych mist, do mist kde probihaji termonuklearni reakce. Dochazi
k masivnimu uniku latky z obalu hvézdy do prostoru. Hvézda se zahaluje do pracho-
vych zavoju odvrzené latky, v niz Ize najit i stopy prfedchoziho jaderného vyvoje.

Venuse se odklidi do vzdalenosti 1,3 astronomické jednotky, Zemé bude obihat po draze o

poloméru 1,8 AU, jeden obéh ji bude trvat 3,3 roku. Obé planety tak pfeckaji i tuto bouflivou

etapu slunec¢niho vyvoje v bezpeéné vzdalenosti.
Brzky konec prekotného vyvoje pfedznamenava nékolik impulzd vzepéti vykonu
jdoucich v rychlém sledu za sebou. Ty odnesou ze Slunce posledni zbytky obalu.
Posledni z impulzl, vedouci k odhozeni planetarni mlihoviny, obnazuje i husty zbytek
po vyvoji hvézdy — degenerované jadro o hmotnosti 0,54 M zbavené jaderného pali-
va.

Planetarni mlhovina se béhem nékolika desitek tisic let zcela rozptyli a nasleduje
posledni, nejdelSi, zavérecné déjstvi slunecniho vyvoje.

Dozivani Slunce. Slunce bilym, posléze ¢ernym trpaslikem

Ze Slunce na konci vyvoje zbude jen degenerovany bily trpaslik o hmotnosti kolem
55 % dnesniho Slunce a o velikosti jen o malo vétsi, nez je velikost Zemé.
Ze Zemé bude kotoucek chladnouciho bilého trpaslika viditelny pod uhlem pouhych 10 Ghlo-
vych vtefin. Na pozemské obloze se tak bude den co den objevovat bodovy zdroj se svitivosti
asi setiny dnesniho Slunce. Jeho jasnost vSak bude slabnout a béhem nékolika miliard let by
mél z pozemské oblohy zmizet nadobro.
Vzhledem k tomu, Ze disponibilni zasoby vnitfni energie'®) chladnouciho bilého
trpaslika, které jsou k dispozici jsou nemalé a naopak velmi maly je unik energie do
prostoru, chladne takovy bily trpaslik fadu miliard let. Teprve pak se z néj stava
neaktivni, vychladla elektronové degenerovana hvézda.

4.2 Vznik hvézd

Obf#i molekulové oblaky

Hvézdy v souCasnosti vznikaji nejCastéji ve skupinach z nahodného zhusténi v obla-
ku relativné chladné a husté mezihvézdné latky. Déje se tak nejCastéji uvnitf tzv. ob-
rich molekulovych mracen, coz jsou slozité vnitfné strukturované, gravitacné vazané
objekty slozené z plynu a prachu o hmotnostech od 10° do 10° Mg, 0 rozmeru cca 50
parsekl, udrzované v rovnovazném stavu vnitfnim pohybem ¢&asti oblaku. Obfi mo-
lekulové oblaky, které v sobé obsahuji pfes 50 % mezihvézdné latky v galaxiich, jsou
utvary s zivotni dobou rfadové 10° let. Setkavame se s nimi takika vyhradné v roviné
spiralnich galaxii, zpravidla v blizkosti spiralnich ramen.

'2) Jedna se zejména o kinetickou energii jader chovajicich se zpod&atku jako idealni plyn, pozdé;ji

vytvarejici kmitajici krystalovou mfiz. Stavbu hvézdy ovSem urc€uji degenerované elektrony, je-
jichz stav na teploté témeér nezavisi.
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Molekulové oblaky jsou tvofeny predevsim molekularnim vodikem, dale téZ neutralnim vodi-
kem, heliem a dalSimi prvky, spojenymi obc¢as i do dosti slozitych molekul. Nezbytnou sloZzkou
molekulovych mraéen jsou zrni¢ka mezihvézdného prachu, ktera hraji dilezitou roli v energetice
mracen tim, ze stini vnitfni Casti oblaku a prebyte¢né teplo dokazi ucinné vyzafit do prostoru,
¢imz cely oblak dlouhodobé udrzuji na velmi nizké teploté nékolika kelvin(.

Pro koncept vzniku hvézd zrozptylené mezihvézdné latky, pochazejici jiz od
IMMANUELA KANTA (1724-1804) a PIERRA SIMONA LAPLACEHO (1749-1827), hovofi mj. i
fakt, Ze mimofadné mladé hmotné hvézdy tfidy O a B, jakoz i hvézdy typu T Tauri,
v jejichz nitru se doposud nezazehly vodikové termonuklearni reakce, nachazime
takika vyhradné v blizkosti mlhovin, €ili v blizkosti pfedpokladaného mista jejich zro-
du.

Existuji dilkazy pro to, Ze hvézdy vznikaji v nasi Galaxii i v pfitomnosti, ve vzdalené minulosti
bylo v8ak tempo vznikani novych hvézd citelné vyssi. Pozorovanim jinych hvézdnych soustav
dochazime k zavéru, Ze tempo vznikani hvézd je obecné velmi nerovhomérné. V Zivoté galaxii se
setkavame s udobimi, kdy vznik hvézd na dlouho téméf ustava, naopak nejsou nijak vyjimecna
obdobi obrovského rozmachu tvorby novych hvézd, kdy nam pfimo pfed o€ima vznikaji i celé ku-
lové hvézdokupy o statisicich ¢lend.

Jeansovo kritérium

To, ze se jiz veSkera mezihvézdna latka davno nerozdrobila a nesbalila na jednotlivé
hvézdy, je dano fadou skutecnosti, které vznikani novych hvézd brani.

Pokud nékde v molekulovém oblaku vznikne fluktuace hustoty, pak se tato ¢ast
oblaku zacne v dusledku vlastni gravitace hroutit. Proti tomuto, zpoc¢atku jen velmi
pomalému, pozdéji se stale zrychlujicimu pohybu plsobi neusporadany tepelny po-
hyb molekul, ktery ma tendenci vzniklou fluktuaci opé&t vyhladit. Cim prudsi jsou tyto
neusporfadané pohyby, tim snadnéji a rychleji se nahodné vytvorena fluktuace zase
rozplyne. Rychlost ¢astic je uréena jejich teplotou: ¢im je teplota vyssi, tim rychlejsi
jsou pohyby €astic a tim snaze se zhustek opét rozptyli. Naopak, ¢im vys$Si je hustota
latky, tim siln&ji se projevi gravitaéni pfitazlivost, ktera fluktuaci vaze.')

K tomu, aby se nahodné vzesla fluktuace zaCala samovolné smrstovat, musi byt
splnéno tzv. Jeansovo kritéerium, pozadujici, aby hmotnost zhustku M byla vétsi nez
jista kriticka hmotnost M,.

Velikost této kritické hmotnosti Ize elegantné odvodit pouzitim véty o virialu (podrobnéjsi po-
jednani, v€etné odvozeni najdete v podkapitole 2.5). Plati-li pro stfedni hodnoty potencialni ener-
gie takovéhoto zhustku latky Ep a vnitini kinetické energie neuspofadaného pohybu Castic U re-
lace:

2U<|Epl,
pak v dotyéném objektu pfeviadne gravitace nad nahodilymi pohyby Castic v latce, jez maji ten-
denci fluktuaci setfit. (V pfipadé rovnosti mezi obéma veli¢inami je objekt v rovnovaze).

Pro jednoduchost vySetfujme stabilitu stejnorodého kulového oblaku o hmotnosti M, poloméru
R, teploté T.

'3) Tepelné pohyby ¢astic nemuseji byt jedingm déjem, jimz latka vzdoruje své vlastni gravitaci. Lze

napfiklad ukazat, Zze v gravitujicim prostfedi existuji feSeni s vinami hustoty, ktera jsou stabilni a
nevedou ke gravitacnimu kolapsu.
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2
Ep- -3 M u-3nkr,
5 R 2

kde N je pocCet Castic v oblaku:
N = M .
amy
Dosazenim do vySe uvedené podminky pro gravitaéni nestabilitu dostavame:
3MKT _ 3 M?

<—=G
um, 5 R

ey P 3
Uvazime-li, ze: M = % 7 R p, pak Ize uvedenou nerovnost zapsat:
M > M,,

kde M, je ona Jeansova hmotnost:

Oblak, ma-li se gravitacné zhroutit, musi mit hmotnost vétSi nez je Jeansova kriticka
hmotnost, ktera, jak vidime zavisi pfedevsim na teploté (~+T° ), méné pak i na hus-

toté (~+/p ).

Z toho ovSem plyne, Ze hvézdy mohou vznikat jen v téch Castech molekulovych
splnény v centrech mracen, kde je dokonale odstinén i svit blizkych hvézd. Dale je
zfejmeé, Ze na samém pocatku fragmentace molekulového oblaku hraji rozhoduijici ro-
li jen velice hmotné fluktuace o hmotnostech 1000 Mgaz 10 000 My. Pravé tyto za-
rodky vedou ke vzniku kompaktnich skupin hvézd, pficemz jednotlivé hvézdy vznikaji
dal§im stépenim plvodni viceméné jednolité hustotni fluktuace.

Na tvorbu novych hvézd se nespotfebovava vSechen material zarodecného obla-
ku, ale jen asi jeho 1/4. Nové vzniklé hmotné&jSi hvézdy, jejichz povrchova teplota
v pribéhu vyvoje prekro¢i 10 000 K, za¢nou svym kratkovinnym zafenim nahfivat
nespotfebovany mezihvézdny material a vypuzuji jej mimo systém. Timto procesem
se hmotnost takové mladé hvézdokupy zredukuje natolik, Ze se hvézdy uvolnuji
z gravitaéniho svazku s hvézdokupou a vyletuji do prostoru.

Jakkoliv jsou pro vznik zarodkd budoucich hvézd podminky v molekulovych obla-
cich nejpriznivéjsSi, samy o sobé jesté nestaci. K rozdrobeni Casti oblaku na hvézdy
je vSak treba latku jesté vice zahustit.

K zadoucimu zahusténi mize poslouzit tfeba:

a) Setkani molekulového oblaku s expandujici oblasti velmi horkého a fidkého ionizovaného
vodiku (oblasti H II). Na misté kontaktu je oblak stlacovan a zahustovan, a to tak dlouho,
dokud se tlaky na obou stranach nevyrovnaji.

b) Vzplanuti blizké supernovy. Na hrané bubliny relativné prazdného prostoru vyklizeného
explozi se vytvafi razova vina, ktera pred sebou hrne material. Narazem takové razové vl-
ny na molekulovy oblak muze dojit k Zzadoucimu zhusténi latky v oblaku a k odstartovani
tvorby hvézd.
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c) Prichod oblaku hustotni vinou ve spiralni galaxii — srazka oblaku se stacionarni razovou
vlnou spojenou se spiralni strukturou galaxie. Zde dochazi k deformaci a naslednému za-
husténi molekulovych mragen vedoucimu ke vzniku hvézd.

d) Nepruzna srazka dvou galaxii, k nimz nezfidka dochazi zejména v galaktickych kupach.
Kolabujici zhustek se v pribéhu kontrakce zacne drobit na mensi ¢asti, které pak
davaji vznik zarodkim jednotlivych hvézd, tzv. protohvézdam. Jistou prekazku dalsi-
ho vyvoje predstavuje zakon zachovani momentu hybnosti: osamostatni-li se n&jaky
zarodek hvézdy a zaCne se hroutit, zaCne se soucasné roztaCet. Pokud odstredivé
zrychleni vyvolané rotaci nékde v zarodku hvézdy prfesahne hodnotu gravitacniho
zrychleni, kontrakce se zde zastauvi.

Lze dokazat, Zze pro realné hodnoty pocatec¢ni uhlové rychlosti a polomérl hrouti-
ciho se zarodku hvézdy, by k zastaveni kontrakce doSlo mnohem dfive, nez by se
stacCila hvézda zformovat. Je tedy tfeba vytipovat procesy, jimiz se zarodek hvézdy
prebyteCného momentu dostateCné ucinné zbavuje. Existuji teoretické i pozorovaci
davody pro to predpokladat, ze se tak déje vytvorenim rozsahlého plochého, tzv.
akreCniho disku o poloméru stovek astronomickych jednotek, ktery na sebe navaze
nadbyte€nou ¢ast momentu hybnosti. V centralnich ¢astech oblaku se pak jiz vice-
méné samostatné vyviji samotna protohvézda.
hraje vlastni gravitace nutici protohvézdu ke kontrakci. V pribéhu etapy gravitaéniho
hrouceni protohvézdy Ize vysledovat dvé faze: poc€atecni rychlou, po niz nasleduje
pomalejSi smrstovani.

Rychla faze hvézdné kontrakce

Pfi rychlé fazi kontrakce pozorujeme viceméné volny pad ¢astic do centra tize. Lze uka-
zat'), e celkova doba zhrouceni kulového oblaku o hustot& p do bodu t; volnym pa-
dem, pokud by se sile gravitatni nepostavila Zzadna sila odstfediva, je dana vztahem:

3z
te = )
\'32Gp

Napfiklad sou€¢asné Slunce s hustotou p = 1400 kg m™ by se volnym padem zhroutilo do bodu
asi za 30 minut. Pro oblak s typickou koncentraci 10* molekul vodiku v cm® (3,3 107" kg m_3)
dostavame charakteristicky ¢as 350 000 let. Jde o dobu nesmirné kratkou ve srovnani s celkovou
dobou aktivniho Zivota hvézdy, ktera se pocita na 10" let (1/30 000).

Z uvedeného vztahu plyne, Ze pokud je kolabujici oblak od poCatku dokonale ho-
mogenni a izotermicky, pak homogennim a izotermickym zlstane i v prubéhu celého,
tzv. homologického kolapsu. Mnohem realnéjSi vSak je oCekavat, ze v centru hvézd-
ného zarodku bude vySSi hustota, coz znamena, ze vnitfek hvézdy zkolabuje rychleji.

"y Odvozeni vyuzitim 3. Keplerova zakona je predmétem ulohy, problém Ize ovéem vyfesit i

standardné — viz napf. pfisluSsna pasaz v ucebnici: Bradley W. Carroll; Dale A. Ostlie: An
Introduction to Modern Astrophysics, 449-451
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S tim, jak se v centralnich oblastech protohvézdy zvySuje hustota, roste i frekvence
vzajemnych srazek Castic. Potencialni energie uvolnéna rychlou kontrakci se tak za-
Cne stale ucinnéji prevadét na energii neusporadaného tepelného pohybu Castic. Latka
se tu zahfiva, a to nejvice v centralnich partiich rodici se hvézdy. S tim, jak vzrista
teplota, dochazi k disociaci molekul, zejména molekul vodiku. Potom nasleduje i ioni-
zace atomd, latka ve hvézdé se postupné stava neprihledna pro vlastni zareni.

Pomala faze hvézdné kontrakce

V centralni ¢astech hvézdy v disledku rychlého kolapsu rychle vzrista hustota, teplota a
tedy i tlak materialu. Prudce roste i gradient tlaku a to do chvile, dokud se zde neustavi
mechanicka, hydrostaticka rovnovaha. Rychla kontrakce jadra v centru hvézdy se za-
stavi, pad vnéjSim Casti hvézdného zarodku na toto jadro vSak jesté néjakou tu dobu
pokracuje. Oblast, v niz se nastolila hydrostaticka rovnovaha se postupné rozrista a za-
chvacuje posléze celou hvézdu. Hvézda prechazi do druhé, pozvolnéjsi etapy svého vy-
voje. Rozméry hvézdy v tomto momentu asi stonasobné prevysuji rozméry Slunce, zafi-
vy vykon je az o nékolik fadu vétsi.

Hvézda na pocatku této pomalé faze kontrakce (Kelvinovy-Helmholtzovy faze) je
objektem v rovnovazném stavu drZzenym pohromadé vlastni gravitaci. Vzhledem
ktomu, Ze jde o vazany systém tvofeny Casticemi ovliviiujicich se navzajem
pfedevSim gravitaci, Ize na né&j aplikovat vétu o virialu:

2 <E;> + <Ep> =0,

kde <E,> je stfedni hodnota celkové vnitini energie télesa, pfevazné pak kinetické
energie neusporadaného tepelného pohybu, a <Ep> stfedni hodnota potencialni
energie. Uvazime-li Ze na pocCatku vyvoje byl zarodek hvézdy velice rozlehly a chlad-
ny, lze polozit, Ze jeho celkova kineticka a potencialni energie se blizily nule.
V pribéhu kolapsu pak nutné klesa potencialni energie a roste vnitini — kineticka
energie. Souc€asné se Cast energie dostava do prostoru v podobé zareni; celkova vy-
zafena energie necht je E,.y. Ze zakona zachovani energie pak dale plyne:

<E >+ <Ep> + Epog = 0.
Kombinaci této rovnosti s vétou o virialu dostaneme dalSi zajimavé vztahy:
Erag = <Ex> = — <Ep>/2,

Cili, Ze smrstovanim uvolnéna potencialni energie se rovnym dilem rozdéluje na vy-
zarenou energii a celkovou vnitini energii. Hroutici se zarodek hvézdy se tak nutné
musi ohfivat a zafit. Tempo, jimZ se bude protohvézda smrstovat, a tedy ohfivat, bu-
de diktovano rychlosti uniku energie, tedy zafivym vykonem hvézdy.
Pro kulovy oblak o hmotnosti M a poloméru R s jistou koncentraci hmoty k centru
|ze pro potencialni energii Ep psat:
M2

Ep~ —UKG?,
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kde koeficient « vyjadfuje rozloZzeni hmoty uvnitf hvézdy (bézné lze brat a=1,7).

Pfi kolapsu roste vnitini teplota hvézdy. Budeme-li pfedpokladat, Ze vnitfni energie
hvézdy je dana souctem kinetickych energii ¢astic s tfemi stupni volnosti o stfedni
atomové hmotnosti i a stfedni teploté T, dostaneme:

3

M 3KT,M _

<E> = KT, - =
2 MMy 2 4gmy
T, 2 %CM My M g 400
3k R

2
Esp=%cM v
2 R
é ~0R ~
K@M&%—@g.
(}M@+(;‘ R +

Ve skuteCnosti bude stfedni teplota hvézdného nitra ponékud menSi, protoze se Cast vnitfni
energie ukryva v disociacni a ioniza¢ni energii.

Hyashiho
linie

év e
s

rovaovéing
kupeni hmoty.

o

““
o N—=
G,

(i N

Obr. 8 Poloha Hayashiho linie v H-R
diagramu

Odtud Ize tfeba odvodit, Ze stfedni
vnitini teplota hvézdy pfi nastupu
do druhé, pomalejsi etapy ranych
fazi vyvoje hveézdy (M=1M,,
R =100 Ry) je stokrat mensSi nez
soucCasna stfedni teplota
slune¢niho nitra. Mj. to znamena,
Ze valna vétSina hvézdného nitra
bude pro prochazejici zafeni

takfka zcela neprihledna. Energie se v takové hvézdé musi nutné prenaset konvek-
ci. To ma za nasledek, ze se cela hvézda jesté pred zapalenim termonuklearnich re-
akci dikladné promicha, takze se stane chemicky homogenni. Geometrické misto bo-
dd na H-R diagramu, od nichz napravo jsou hroutici se hvézdy v kompletni konvektivni

rovnovaze, je tzv. Hayashiho linie.

15)

Vyvoj hvézdy je diktovan skutecnosti, Ze hvézda zafi do prostoru. Ztrata energie
vyzarovanim se z vétSi Casti hradi z potencialni energie — hvézda se smrstuje. PFi
smrstovani je ovSem k tomuto Ucelu vyuzita pouze polovina uvolnéné energie. Zby-
tek se pouzije k ,navyseni vnitfini energie hvézdy, k jejimu ohfevu. Hvézda je tak
unikem tepla z povrchu paradoxné zahfivana.

Celkova energie vyzarena do prostoru E,,, pfi smrsténi hvézdy z ,nekonecna, na

polomér R je dana vztahem:

Erad = - <EP>/2 = EG

'%) Viz Chushiro Hayashi (1961)
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Hvézda o typickém zarivém vykonu L =1 Lg sluneCni hmotnosti ma pred zapalenim
vodikovych reakci k dispozici 3,2 10" J. S touto energii vystaci radové 30 milionu let,
coz je typicka délka této vyvojové etapy. Je tedy dostatecné dlouha, aby byla Sance
néjakou hvézdu v tomto stadiu zachytit.

Celkovou dobu, kterou hvézda stravi v pribéhu této pomalé kontrakce zhruba vyjadfuje tzv.
Kelvinova-Helmhotzova skala wy. Ta je definovana jako podil celkového objemu energie vyzare-
né béhem kolapsu E,,,, a stfedniho zafivého vykonu hvézdy L:

E 2 o ~ 0 ~ Q2 ~
qoi= o - Zg Y z2,6.107let%L©g%R_@8%£§ .
L 2 RL FLER %N,

Hvézdami v pomalé fazi své kontrakce jesté prfed vstupem na hlavni posloupnost jsou
tzv. hvézdy typu T Tauri, mimoradné aktivni hvézdy o teploté 3000—6000 K, Casto spo-
jené se zbytky zarodeCnych milhovin.

PfiCinou abnormalni aktivity proménnych hvézd typu T Tauri je jejich pomérné rychla rotace a
existence mohutné konvektivni zény, v niz jsou zesilovana lokalni magneticka pole, jejichz roz-
padem je hvézdna aktivita energeticky dotovana. Z povrchu hvézd vane doslova hvézdna vichfi-
ce, hvézdy ztraceji mnozstvi latky. Ob&as jsou pozorovany i bipolarni vytrysky (asi 400 km 5_1)
kolimované ve sméru rotaéni osy zbytky akre¢niho disku. Dikazem aktivity jsou jesté pozorovana
silna magneticka pole, chromosfeéry, erupce.

S tim, jak se hvézda uvnitf zahfiva, pfibyva v ni fotonli schopnych transportu zarivé
energie z teplejSiho centra na povrch a téZ klesa jeji opacita dana zejména fotoioniza-
ci. Vnitfek hvézdy zprihledni natolik, Ze se v ném nejuc¢innéjSim zplsobem prenosu
energie stane difuze zareni. Oblast zafivé rovnovahy se za¢ne postupné rozsifovat i
do vysSich vrstev, konvekci vSak z nitra hvézd nikdy uplné nevytla€i — vzdy se v nich
najde alespon jedna vrstva, v niz neni spinéna podminka stability vuci konvekci.

Stavba téchto chemicky homogennich hvézd se po kvalitativni strance zacina bli-
Zit stavbé béznych hvézd hlavni posloupnosti — s jedinym, ale dosti zasadnim rozdi-
lem, dosud se v nich neuvolfiuje energie prostfednictvim termonuklearnich reakci.

Cisté akademicky zkusme odhadnout, jak by se asi vyvijela hvézda v energetické a mecha-
nické rovnovaze, pokud by v ni neprobihaly termonuklearni reakce (hvézda ze zeleza), pfipadné,
kdyby pfinos energie uvolfiované jadernymi procesy byl energetické bilanci hvézdy zanedbatelny.
Rovnéz budeme pro jednoduchost pfedpokladat, Ze naSe hvézda je slozena z plynu, jehoZz vlast-
nosti se velice blizi vlastnostem plynu ideédlniho, dale Ze hmotnost hvézdy i jeji chemické sloZeni
se béhem kontrakce neméni. Pokud bude jeji vnitfni stavba v pribéhu ¢asu podobna, pak bude
mozné vyvoj vSech dllezitych charakteristik funkci vyvoje pouze jediného parametru — nejlépe
poloméru hvézdy R(t).

Je-li R, polomér hvézdy v Case t =0, pak Ize tyto veli€iny: stfedni vnitini teplotu Tg, stfedni
hustotu pg, stfedniho tlak idealniho plynu Py, stiedni tlak zafeni P, tlak elektronové degenerova-
ného plynu Py, a efektivni povrchovou teplotu T,, poméfovane s referencnimi hodnotami tychz
veli€in vztahujicimi se k ¢asu t = 0 psat:

3 o 14 w12
R AR, 0 AL()0 AR, 0
Tso =Tso—=2 0 Ty =Toob—— °
s0 = fso o) pSO%R( )@ of efo% ) a %R(t)e
Q ~ 0 ~ 0 ~4 o ~4 Q ~4
aT . 0ap. 0 ad R, 0 aTg0 a Ry @
P,=Pg g—SQ850=P2—08; P, =Pyg—"0 =Pyi—24g ;
oS b M T etRt T TR T, Tl R!
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. _Pr_ . Pdeg_Ro
0 P P, Po P, R(t)

g

ap, 0
Pcleg = Pdegogp_B = Pd

Odtud vyplyva nékolik dulezitych zavér: podil tlaku zareni na tlaku plynu se béhem kontrakce
hvézdy neméni, dale: podil tlaku degenerovanych elektrontd je nepfimo umérny poloméru hvézdy
a béhem kontrakce roste.

Jedinym zdrojem energie hvézdy je energie potencialni. V rovnovazném stavu je podle teore-
mu virialu zafivy vykon takového télesa roven poloviné ¢asové zmény celkové potencialni energie
hvézdy:

dE, _iéﬂ aGM26= 1 GM2 dR__E dR

L =- =—3% §=—aG oy —= —.
dt dt92 R = 2 R* dt 2 Rdt

Vztah Ize pfepsat do smysluplnéjsiho tvaru:
dR___dt___dt

R (E,R)IL =,

kde parametr 7, je tzv. dynamicky ¢as kontrakce, jeZz odpovida dobé, za niZ by se celkovou kon-
trakci uvolnéna energie vyzafila, pokud by byl zafivy vykon staly

_ o, M? AR, 0aL, 0
p=— = Tyoh— 20,
2 RL §R+9L+
2
TD0=zG M .
2 R,

Dosadime-li do vztahu hodnoty sluneéni, pak pro dnesni Slunce (a~1,7) vychazi dynamicky ¢as
kontrakce 7p, asi 23 milionu let. K tomu, aby Slunce hradilo Cisté jen kontrakci ztraty pisobené
vyzafovanim z povrchu, muselo by se ro¢né smrstit o jednu 23miliontinu svého dosavadniho
rozméru, Cili o 30 metrd. Tato veli¢ina je i na Skale stovek let obtizné zjistitelna.

Hodnota dynamického ¢asu kontrakce se v pribéhu ¢asu méni v disledku zmén poloméru R
a zarfivého vykonu L. Ten je dan izolaénimi vlastnostmi obalu, jez jsou funkci teploty a hustoty ve
hvézdé. Vime-li, jak se méni zafivy vykon v zavislosti na poloméru hvézdy, neni obtizné vypoditat
pomoci vyse uvedené diferencialni rovnice, jak zavisi polomér hvézdy na Case R(f).

S nejjednodussi situaci se setkavame u hmotnych hvézd, kde je pfenos zajistovan zafivou di-
fuzi, pfiCemz opacita materialu je dana zejména rozptylem na volnych elektronech. Tam je vykon
hvézdy zavisly jen na hmotnosti hvézdy: L ~ M a vystupuje tu tedy jako ¢asové neproménna ve-
licina, €ili konstanta; 7z, ~ 1/R,M,. Dynamicky Cas kontrakce je tedy nepfimo umérny poloméru
hvézdy. To umoznuje metodou separace proménnych vyfesit prostou diferencialni rovnici:

dR __dt
R 1z,

Po jistych upravach Ize dojit k jednoduchému tvaru zavislosti poloméru hvézdy na Case:

- R,

T A+(thry,)
kde t je Casovy interval, ktery uplynul od libovolné, nicméné pevné stanoveného zacatku (t =0) a
T je dynamicky Cas kontrakce vztahujici se k tomuto okamziku. Kontrakce hvézdy v této apro-
ximaci zacCala v Case t =-7;,. Polomér hvézdy se od té chvile méni nepfimo umérné Casu a
hmotnosti hvézdy. Hmotnéjsi hvézdy se vyvijeji relativné rychleiji.
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Pro hvézdy hmotnosti Slunce hraje v opacité hvézdného materialu rozhodujici Ulohu tzv. foto-
ionizace na tézkych iontech. Jak jsme jiz vySe ukazali, zafivy vykon takoveého télesa L je umér-
ny M*°R®; Tg ~ RO'O’5 M0'3’5. Dosazenim do diferenciélni rovnice:

drR _dt
R 7,

Ize po jistych upravach najit zavislost poloméru hvézdy na Case:
= R
[+t /7)1

kde t je Casovy interval, ktery uplynul od €asu t = 0 a 7, je dynamicky €as kontrakce vztahujici se
k tomuto okamziku. Kontrakce hvézdy v této aproximaci za€ala v €ase t = -21;,. Polomér hvézdy
se od toho okamziku méni nepfimo umérné kvadratu ¢asu a 3,5. mocniné hmotnosti hvézdy.
Hmotné&jSi hvézdy se vyvijeji vyrazné rychleji.

Dosazenim ¢asovych zavislosti poloméru do vztah(l pro charakteristiky hvézdy je zfejmé, Ze na
H-R diagramu hmotné hvézdy postupuji viceméné vodorovné zprava doleva, pficemz Te,r~R'1’2
~ (1+t/z'D0)1/2. U méné hmotnych hvézd se zafivy vykon v pribéhu ¢asu linearné zvysuje: L ~ R
~ (1+t21,), povrchova teplota rovnéz roste s Casem T~ R - (1+t/2rDO)5/4. Uvnitf hvézdy roste
vnitini teplota, hustota i tlak.

Se snizujicim se polomérem vSak také roste podil tlaku degenerovaného plynu. Pokud pfeviadne
v celé hvézdé, hvézda ,zamrzne® na dosazeném poloméru. Jeji teplota se jiz nadale nebude zvySo-
vat, hvézda skonci jako degenerovany bily trpaslik, ktery bude stale chladnout. Takto skute¢né konci
nékteré zvlast malo hmotné hvézdy, v nichz se nikdy nevytvofi teplota dostate¢na pro zapaleni jader-

nych reakci.

4.3 Jaderny vyvoj hvézd

Zapaleni termonuklearnich reakci

V realnych hvézdach, slozenych pfevazné z vodiku, v rané fazi vyvoje vstupuji do hry
termonuklearni reakce jako velmi vydatny alternativni zdroj energie. Termonuklearni
reakce probihaji nejucinnéji v centru smrstujici se hvézdy, v mistech, kde je nejvétsi
hustota a teplota.

Béhem smrstovani se nejprve zapaluji termonuklearni reakce, pfi nichZz se méni
lehCi prvky, jako lithium, bér a deuterium, na helium. Vzhledem k malému obsahu
zminénych prvkl i nizSi energetické vydatnosti reakci, predstavuje energeticky vykon
zminénych reakci vzdy pomérné maly pfinos k celkové energetické bilanci hvézdy a
projevi se nejcastéji tim, ze béhem horeni leh&ich prvkd tempo smrstovani ponékud
polevi. Po spotfebovani prvkl s relativné nizkou ,zapalnou teplotou” pokracuje smrs-
tovani hvézdy tymz tempem jako predtim.

Pokud se v centru vytvori teplota alespori 8 miliont K, zaénou ve hvézdé dosta-
te¢né rychle probihat vodikové reakce, které naprosto zvrati dosavadni smér hvézd-
ného vyvoje. Cast zafivého vykonu hvézdy se totiz hradi z vykonu uvolnéného vodi-
kovymi rekcemi. Proces postupného smrstovani se nyni postupné zvolfiuje, nicméné
teplota a hustota v centralnich oblastech hvézdy stale rostou. Vyrazné se tak zvySuje
tempo vodikovych reakci, a tim i jejich energeticky pfinos. V okamziku, kdy je scho-
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pen vykon pochazejici z termonuklearnich reakci plné hradit veSkeré energetické
ztraty hvézdy zpusobené vyzarovanim, se smrétovani hvézdy zastavi. Od této chvile
jsou to pravé termonuklearni reakce, které na sebe po velmi dlouhou dobu prebiraji
nevdécnou ulohu hradit veSkeré energetické ztraty zpusobené nedokonalou tepelnou
izolaci horkého hvézdného nitra.

Uvoliovani energie jadernymi procesy je velmi u€inné, hvézda pfechazi do kva-
zistabilniho stavu, vyvoj hvézdy se nyni odehrava v tzv. nuklearni ¢asové Skale, ktera
se pocita na miliardy let. Hvézda vstupuje do nejdelSi etapy svého Zivota — stava se
hvézdou hlavni posloupnosti.

Jakkoli se valna vétSina hvézd do faze hvézdy hlavni posloupnosti dfive nebo
pozdéji dostane, neplati to zcela obecné. Vyjimkou jsou objekty o hmotnosti mensi
nez 0,075 Mg, Jiz v prib&hu pomalé faze smrstovani v nich totiz naroste hustota na-
tolik, Ze se v centralnich oblastech hvézdy objevi elektronova degenerace. Ta po-
stupné zcela zachvati hvézdu celou a celou kontrakci zmrazi. Centralni teplota onéch
kyzenych 8 milioni K nedosahne, vodik se zde nezapali. Témto objektim, jez stoji
na pomezi mezi velkymi planetami a hvézdami, fikame hnédi trpaslici.

Az do roku 1995 byli hnédi trpaslici jen hypotetickymi objekty, v sou¢asnosti jich zname néko-

lik desitek. Nejvice jich bylo objeveno v mladé oteviené hvézdokupé — Plejadach (108 let), ja-

ko malo zafici objekty o nizkych efektivnich teplotach. NejchladnéjSim znamym hnédym trpas-

likem je Gliese 229 B s teplotou 900 K, stary nékolik miliard let.
Hnédi trpaslici po svém neuspésSném pokusu o zapaleni vodikovych reakci konci ak-
tivni ¢ast svého vyvoje a méni se v elektronové degenerované objekty slozené pre-
vazné z vodiku. Vzhledem k tomu, Ze tlak v elektronové degenerovanych objektech
prakticky nezavisi na teploté, jejich polomér se v pribéhu ¢asu méni jen nepatrné.
Hnédy trpaslik vSak ma nenulovou povrchovou teplotu a nutné dale ztraci svou ener-
gii vyzarovanim. Tentokrat se tak déje vyhradné na ucet vnitfni energie hvézdy, po-
tencialni energie se jiZ neméni. Hvézda chladne, jeji vnitfni i povrchova teplota klesa.
Tim ov8em klesa i zafivy vykon hvézdy, ktera se méni stale pomaleji. Hnédy trpaslik
se pozvolna stava nezaficim ¢ernym trpaslikem.

Hvézdy hlavni posloupnosti — hofreni vodiku v centru

Hvézdami hlavni posloupnosti (Main Sequence — MS) jsou ty hvézdy, jejichz zafivy
vykon je takfka plné hrazen z energie, ktera se v jejich centralnich ¢astech uvolnuje
termonuklearni pfeménou vodiku na helium. Ve stadiu hvézdy hlavni posloupnosti
hvézdy stravi 80-90% svého aktivniho Zivota.

Hvézdy do etapy hvézd hlavni posloupnosti vstupuji jako dikladné promichané,
chemicky viceméné stejnorodé objekty. To je dusledek jejich pfedchoziho vyvoje,
kdy prosly fazi zcela konvektivni hvézdy. Mnozina vSech bodu na H-R diagramu, kte-
ré obsadi chemicky homogenni hvézdy standardniho chemického slozeni (70% H,
28% He), je tzv. hlavni posloupnost nulového stafi (Zero Age Main Sequence —
ZAMS). Poloha na ZAMS, Cili start ve fazi hvézdy hlavni posloupnosti, je jednoznac-
né dana hmotnosti hvézdy.
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Zavislost hmotnost-zafivy vykon (zhruba L ~ M ’5) je vysledkem vlastnosti vnitini
stavby hvézd, kdy teplejSi hvézdy s vétSi hmotnosti jsou od okoli hilife izolovany nez
hvézdy méné hmotné. Potfebny vykon se ve hvézdé snadno zajisti vhodnou central-
ni teplotou. Hvézdy hmotnéjSi museji proto mit v centru vyssi teplotu, nez hvézdy
méné hmotné.

Mimofadna stabilita hvézd na hlavni posloupnosti je dana faktem, Zze se zde jader-
né méni nejvyhievnéjsi znamé nuklearni palivo — vodik, ktery je souCasné nejbéznéj-
Sim prvkem ve hvézdach. Béhem faze, kdy je objekt hvézdou hlavni posloupnosti, se
jeho charakteristiky méni jen malo. Hvézda si podrzuje svuj vykon, coz je pfirozeny
dusledek faktu, ze tento vykon je dan izolanimi vlastnostmi obalu hvézdy, ktery se
v prubéhu jaderného horeni v centru prakticky neméni. Diky tomu Ize vcelku spoleh-
livé odhadnout celkovou dobu, kterou hvézda na hlavni posloupnosti stravi.

Celkové mnozstvi zasob jaderné energie E:

[elelel]
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kde X je hmotnostni podil vodiku (pfedpokladame, ze X =0,7), q(M) je pomérna Cast
vodiku, ktera se ve stadiu hvézdy hlavni posloupnosti pfeméni na helium (ta je obec-
né funkci hmotnosti hvézdy), 0,0071 je relativni hmotnostni deficit pfi této termonuk-
learni reakci, M je hmotnost hvézdy (pocateéni). Dobu 7.5, kterou hvézda stravi na
hlavni posloupnosti Ize pak odhadnout:
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kde L je stfedni hodnota zafivého vykonu b&hem stadia hvézdy na hlavni posloup-
nosti. V posledni ¢asti vyrazu jsou stfedni zafivy vykon a parametr g nahrazeny
mocninou hmotnosti hvézdy. Tato aproximace plati pro hvézdy s po¢ate¢ni hmotnos-
ti menSi nez 15 M. VSe Ize porovnat s nékterymi ze sité modell hvézd od Gerarda
Schallera et al. (1992).

MM, LLy 7,s/10%1et @ MIM LILy  74p/10° let q

0,8 0,44 25000 0,19 7 2900 43 0,24
1,0 1,09 10000 0,15 15 32 500 11,6 0,34
2,5 56 580 0,18 40 330 000 43 0,49

Ty nejhmotné&jsi hvézdy stravi na hlavni posloupnosti Fadové miliony let, nejméné hmotné pak
stovky miliard let. Vzhledem k tomu, ze vesmir zifejmé neni starSi nez 15 miliard let, ani ty nej-
starSi hvézdy ve vesmiru o hmotnosti mensi nez 0,85 My nestacily opustit hlavni posloupnost.
Jejich vyvoj po opusténi hlavni posloupnosti nelze tudiz ovéfit pozorovanim. Nejvétsi ¢ast svych
zasob vodiku dokazi béhem stadia hvézdy na hlavni posloupnosti spofadat hmotné hvézdy — q
zde dosahuje az 1/2.
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Ve hveézdach o hmotnosti mensi nez 2 M je energeticky nejvyznamnéjsi tzv. pro-
tonove-protonovy retézec. Jaderné reakce hofi v blizkosti centra, pfenos energie se
déje zafivou difuzi, vyhorely material se tu tudiZz nepromichava. Nejrychleji probihaji
jaderné reakce v samotném centru, protoZe tam je nejvétsi teplota i hustota; smérem
od centra se tempo jadernych reakci zvolfuje. Nejvétsi odchylku od standardniho
chemického slozeni proto lze oCekavat pravé v centru, smérem k povrchu bude
chemické sloZzeni monotdénné prechazet ve slozeni standardni.

Ponékud jiné poméry jsou ve hvézdach hmotnéjSich, kde se energeticky nejucin-
n&jSi jevi teplotné enormné citlivy CNO cyklus. Diky této precitlivélosti dochazi ke
spalovani vodiku dostateCné rychle jen v nepatrném ohnisku v samotném centru.
Zdroj energie je zde takrka bodovy a zafiva difuze neni schopna vesSkerou energii
pfenaset. Nastupuje tedy konvekce, ktera nejen Zze odvadi teplo z této prfehraté ob-
lasti, ale slouzi téz jako u€inny mechanismus dopravujici do mista jaderného horeni
stale ¢erstvy jaderny material.’®)

| béhem vyvoje hvézd hlavni posloupnosti dochazi k zavaznym zménam ve vnitini
stavbé hvézdy, které se pak odrazi i v jistém pozvolném vyvoji pozorovatelnych cha-
rakteristik hvézd. Rozhodujici pfi€inou vyvoje je zména chemického slozeni hvézdy
v oblasti jaderného hofeni (u hmotnych hvézd v oblasti konvektivniho jadra). V cen-
tralnich oblastech hvézd se postupné hromadi popel vodikovych jadernych reakci —
helium. Tato oblast je oddélena od povrchovych vrstev hvézdy statickou zénou, kde
se energie prenasi vyhradné zafivou difuzi, k mistdm jaderného horeni se nemuze
dostat Cerstvy hvézdny material bohaty na vodik, tfebaze je ho ve hvézdé dostatek.

Vjadru se postupné zasoba vodiku vyCerpava. Dalo by se tak oCekavat, Ze
s postupem Casu bude jaderny vykon centra klesat. Opak je vSak pravdou. Souvisi to
se skutecnosti, ze pfi vodikovych reakcich klesa pocet €astic na 1 kg latky. Pokud by
se udrzovala na stejné teploté a hustoté, pak by v ni klesal tlak, coz by ovSem nutné
muselo vést k naruSeni stavu mechanické rovnovahy. Ve skuteCnosti je vSak tato
rovnovaha ve hvézdé neustale uzkostlivé udrzovana, coz znamena, Zze hvézda uvnitf
prestavuje — centralni ¢asti hvézdy se pozvolna hrouti, zahustuiji, jejich konfiguracni
energie klesa. Pfi tomto pozvolném procesu se uvoliuje energie, ktera z ¢asti od-
chazi z hvézdy, z¢asti v ni vSak zlstava a zplsobuje, Ze se vnitfek hvézdy pomalu
dale nahfiva. Zvysujici se teplota je pak pfi€inou toho, Zze v centru tempo jadernych
reakci i jejich energeticka vydatnost rostou, vykon jadra roste.

Na pocatku stadia hvézdy hlavni posloupnosti bylo jen obtizné najit hranici mezi
vnéjSim obalem hvézdy a jejim jadrem. S tim vSak, jak se jadro se zvySujicim se podi-
lem helia hrouti a zahustuje, je vSak tento rozdil stale patrnéjSi. Pozorujeme zde i jisty
skok, a to nejen v chemickém slozZeni, ale i v hustoté. Jadro se v prubéhu vyvoje po-
zvolna osamostatiuje a zacina urCovat i to, jak vyhliZi zbytek hvézdy.

'®) V priib&hu vyvoje v dusledku zmén v opacité materialu a jeho stfedni molekulové hmotnosti

celkova hmotnost konvektivniho jadra plynule klesa, coz znamena, Ze ustupujici jadro za sebou
zanechava plynuly pfechod od plvodniho chemického slozZeni az po &isté heliové jadro.
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Monoténné rostouci tok energie uvolfiované v jadru hvézdy vede jak ke zvySovani
jejiho vykonu hvézdy, tak slouzi k nartstu potencialni energie obalu. Vnéjsi vrstvy
hvézdy expanduji, hvézda se rozpina, jeji polomér i povrch se zvétsuji. Dochazi téz
k jisté pozvolné zméné efektivni teploty hvézdy — u hvézd hmotnejSich nez 2 M tep-
lota v priibéhu ¢asu mirné klesa, u hvézd s hmotnosti slune¢ni a mensi naopak po
celou dobu stadia hvézdy hlavni posloupnosti mirné roste.

K vétvi obru — hofeni vodiku ve slupce

Jakmile se v centralnich ¢astech hvézd hlavni posloupnosti vy€erpa zhruba 95 % za-
sob vodiku, nebude jiZ s to vykon termonuklearniho reaktoru zajistit cely vykon vyza-
fovany hvézdou. V centru se okamzité nasazuje pfidavny zdroj energie — hvézda se
zde zacne rychle smrstovat. Centralni Casti hvézdy se rychle zahustuji, teplota zde
roste. Rozmeéry takrfka vyhorelého jadra se zmensuji, jadro za sebou strhava i ty ob-
lasti hvézdy, které dosud nebyly jaderné aktivni, a vtahuje je do mist s vyrazné vyssi
teplotou. V pfilehlych oblastech s vysokym obsahem vodiku se vzapéti zapaluji vodi-
kové reakce probihajici zde v pomérné mocné vrstvé, které se zahy stanou domi-
nantnim zdrojem jaderné energie ve hvézdé. V jadru i nadale dobihaji vodikové re-
akce, které po sobé zahy zlstavi prakticky Cisté heliové jadro.

Vykon uvolfiovany prostifednictvim termonuklearnich reakci probihajicich ve slup-
ce vrstvé brzy pfekona predchozi vykon jadra. Obal hvézdy tak dostava z nitra vice
tepla nez predtim, vice nez stadi prenést. Cast toku energie se v tak obalu zadrzi a
poslouzi k jeho expanzi. Polomér hvézdy rychle roste, roste tim i plocha, jiz se do
prostoru zvySeny vykon hvézdy odvadi. Obal se tak podfizuje diktatu nyni jiz takrka
zcela samostatného jadra, které vyrabi stale vice energie. Hvézda zmnohonasobuje
své rozméry a chladne. Ve vnéjSich vrstvach téchto rozmérnych hvézd se energie
zacne prenaSet prfedevsim konvekci.

Tempo vodikovych reakci neustale roste, hmotnost vyhofelého jadra se zvolna
zvétSuje. U méné hmotnych hvézd, jejichz nitro je relativné hustSi a chladnéjsi, za-
kratko dochazi k elektronové degeneraci heliového jadra. Vrstvicka hoficiho vodiku
se postupné ztencuje, ale jeji teplota vzrista. Energeticka produkce jadra vucihledné
roste. Na H-R diagramu se hvézda svizné prfesouva do extrémni oblasti rozmérnych
¢ervenych obrii (Red Giant Branch — RGB). Zde stav hvézdy uz vlibec nezavisi na
pocatecni hmotnosti hvézdy, dulezity je vnitfni stav hvézdy dany zejména okamzitou
hmotnosti jejiho kompaktniho jadra.

Zapaleni heliovych reakci

S tim, jak se zvySuje hmotnost vyhorelého heliového jadra, roste i jeho teplota. Jakmile
hmotnost jadra preroste 0,45 Mg, pfesahne v ném teplota hranici 100 miliont kelvind.
Tehdy dojde v nitru hvézdy k vyznamné udalosti — k zazehnuti nového zdroje energie,
jimz jsou heliové reakce, pfi nichZ vznika uhlik, pfipadné i kyslik. Jakkoli jsou to reakce
energeticky chudé, znamenaiji ve vyvoji hvézdy dulezity obrat, dany skutecnosti, Zze se
znovu energeticky aktivni jadro ponékud rozepne. Tim se ovSem ochladi vrstvicka ho-
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ficiho vodiku obalujici heliové jadro a tempo jadernych reakci zde vyrazné klesne.
Celkovy vykon uvolfiovany termonuklearnimi reakcemi tak po zapaleni dalSiho jader-
ného zdroje paradoxné poklesne. Snizeny pfikon energie z centra vede k tomu, Ze se
obal hvézdy smrsti a zahreje. Hvézda se stava béznym hvézdnym obrem jen nékoli-
krat vétSim nez Slunce, obrem typu Arctura €i Capelly.

Heliové reakce probihaji rychle, cela tato pomérné poklidna etapa trva zhruba 10
let. V centru hoficiho heliového jadra se brzy zacina hromadit popel reakci — uhlik a
kyslik. Jakmile se ve hvézdé vytvofi energeticky neaktivni jadro z vyhorelého jaderné-
ho materialu, zaCne se vnitfek hvézdy opét hroutit. Na povrchu neaktivniho uhliko-
kyslikového jadra se zazehne vrstvicka hoficiho helia. K ni zvnéjsku pfiléha slupka ne-
aktivniho helia a nad niZz nachazime skuteCnou energetickou centralu hvézdy, jiz je
vrstviCka hoficiho vodiku, ktera zajistuje takrka cely vykon hvézdy. Hvézda se znovu
nadyma, tentokrat jesté vice nez kdykoli pfedtim, stava se pfislusnikem tzv. asympto-
tické vétve obri (Asymptotic Giant Branch - AGB). Jeji zafivy tok az o 4 fady prekona-
va tok, ktery doty€na hvézda produkovala ve stadiu hvézdy hlavni posloupnosti.

V zavéru této dramatické vyvojové faze, kdy hvézda mohutné zafi a navic rychle ztraci svou
hmotu hvézdnym vétrem a pulzacemi obalu, dojde v centru k nékolika explozivnim znovuzazeh-
nutim heliovych reakci ve slupce obalujici uhliko-kyslikové jadro. V dasledku téchto, tzv. tepel-
nych pulzi se v centru prostfednictvim s-procesu (zachycovani pomalych neutron() syntetizuji i
pomérné vzacné nuklidy. Vzhledem k tomu, Ze konvektivni vrstva zasahuje az do oblasti jader-
ného hofeni, jsou jeho zplodiny vynasSeny do hornich vrstev hvézdy, odkud se hvézdnym vétrem
dostavaiji do prostoru. AGB hvézdy tak velice Uu¢inné ovliviiuji chemické slozeni mezihvézdné lat-
ky a jsou motorem chemického vyvoje Galaxie.

Zapaleni a horeni dalSich prvki

V jadru hvézdného obra, které se stava stale hustsim a teplejSim, se postupné vytva-
feji podminky pro zapaleni dalSi série termonuklearnich reakci, pfi nichz termonuk-
learné hofi“ uhlik a kyslik na téz8i prvky.

Tempo jaderného vyvoje v centralnich astech hvézdy se neustale zvysuje'),
struktura jadra hvézdy je komplikovana, ve hvézdé existuje fada aktivnich i neaktiv-
nich vrstev. Dochazi k zapalovani i zhaseni rlznych typU reakci, jimiz se vytvareji
stale tézSi prvky az po prvky skupiny zeleza. Jejich jadra jsou nejpevnéji vazana, jimi
poklidny jaderny vyvoj konci.

Jakmile se ve hvézdé vytvofi degenerované Zelezné jadro dostateCné hmotnosti
(1,4 M) dojde k zhrouceni celého vnittku hvézdy — vysledkem je neutronova hvézda
nebo Cerna dira — hvézda vzplane jako supernova typu Il, respektive I b. Nicméné do
takovych koncu dojde jen nepatrné procento hvézd.

Na zavér je tfeba pfipomenout, Ze po celou dobu nuklearniho vyvoje hraje v energetické bi-

lanci hvézdy nejdulezitéjSi ulohu energie uvolriovana vodikovymi reakcemi. To tvrzeni plati i ke
konci vyvoje, kdy v centru hvézdy nachazime hned nékolik oblasti jaderného hofeni a samotna

17) Pro ilustraci uvedme, Ze ve hvézdé o pocatecni hmotnosti kolem 20 Slunci trva obdobi spalo-
vani vodiku v centru 107 let, helium zde hofi fadové 10° let, uhli 300 let, kyslik 8 mésict a kiemik

2 dny.
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vrstvicka hoficiho vodiku je az neuvéfitelné tenka. Navzdory tomu jeji vykon v rozhodujici mife
urCuje vykon celé hvézdy.

Ve vyvoji je nutno pocitat jesté s dvéma dalSimi okolnostmi, které mohou tempo i
smér vyvoje hvézdy zcela zvratit — jsou jimi fenomény elektronové degenerace a uni-
ku hmoty z hvézdy.

4.4 Elektronova degenerace a jeji role ve vyvoji hvézd

K tomu, aby nitro hvézdy proslo celym nuklearnim vyvoje od vodiku a helia az po prvky
skupiny Zeleza, je zapotrebi, aby se mohlo bez prfekazek smrstovat a tim i zahrivat.
Zhruba plati, ze Cim tézSi prvky se jadernymi reakcemi vytvareji, tim vySsi teploty je
k uskuteCnéni téchto reakci zapotfebi. Neomezenému smrStovani vnitrku velké vétsiny
hvézd brani zavazna vnitini pricina — elektronova degenerace.'®) Pouze u zvlast
hmotnych hvézd, jejichZ nitro je horké a Fidké natolik, aby nedegenerovalo, mize nuk-
learni vyvoj dospét az do svého Zelezného konce.

Elektronova degenerace se v prubéhu vyvoje zpravidla zacne projevovat nejdfive
v oblastech nejvyssi hustoty, Cili v centru hvézd. Nicméné v pribéhu dalSiho vyvoje
teplota degenerace roste (~p2/3), a to rychleji, nez teplota skutecna (~p1/3). Vzhledem
k tomu, Ze hustota v centru hvézdy monotonné roste, mélo by dfive nebo pozdéji do-
jit k tomu, Ze teplota degenerace prekona realnou teplotu a material zde degeneruje.

VSeobecné plati, Zze ve hvézdach nizsi hmotnosti ve srovnatelnych fazich vyvoje
vladne nizSi teplota a vyS$Si hustota. Je tedy zfejmé, ze v méné hmotnych hvézdach
nastupuje degenerace dfive, nez ve hvézdach vyssi hmotnostni kategorie. To je téz
divod, pro¢ u hvézd mensi hmotnosti zUstava jaderny vyvoj nedokonéen.

Hnédi trpaslici

Elektronova degenerace je hlavni pficinou toho, pro€ se plynna télesa o hmotnosti
mensi nez 0,075 My nikdy nestanou hvézdami hlavni posloupnosti. Jiz v prab&hu
celkového smrstovani predchazejiciho vstup do tohoto rozhodujiciho stadia hvézd-
ného vyvoje se v centralnich partiich takto malo hmotnych hvézdy zvySi hustota
natolik, Ze jadro objektu elektronové zdegeneruje. Déale se jiz nesmrstuje a teplota
v ném se tudiz nezvySuje. Tempo vodikovych reakci je pfili§ malé na to, aby se diky
jim uvolriovala energie nezbytna k pokryti energetickych ztrat pldsobenych vyzarova-
nim z povrchu. Hvézdam tohoto typu fikdme hnédi trpaslici.

DalSi vyvoj hnédého trpaslika spoCiva v tom, ze vnéjSi vrstvy tvofené nedegenero-
vanym materialem se dale hrouti, houstnou a postupné téz degeneruji. Ke konci této
aktivni faze svého vyvoje bude vétsSina latky ve stavu elektronové degenerace. Polo-
mér hvézdy se takika neméni, hvézda chladne a jeji zafivy vykon umérné tomu klesa.
Hnédy trpaslik konci jako degenerovany €erny trpaslik, sloZzeny prevazné z vodiku.

'8) O vlastnostech degenerovaného plynu se podrobné pojednava v podkapitole 5.2.
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Heliovi trpaslici

U hvézd s hmotnosti mensi nez 0,5 My zabrzdi elektronova degenerace dalSi vyvoj
po absolvovani stadia hvézdy na hlavni posloupnosti. Ve hvézdé se nikdy nevytvofi
teplota dostateCna k zapaleni heliovych reakci. Hvézda konci jako degenerovany he-
liovy Cerny trpaslik. Tyto uvahy jsou vSak dosti akademické, nebot vzhledem ke stafi
vesmiru se dosud zZadna z takto hmotnych hvézd nedostala vyvojové tak daleko.

Obdobna hmotnostni omezeni bychom mohli najit i pro pfipad zapaleni uhliku a
dalSich prvkl. Ukazuje se vSak, ze jesté dulezitéjSi je chovani hvézdného obalu a
unik latky z hvézdy.

Degenerace v jadrech ¢ervenych obri

Elektronova degenerace vSak nemusi znamenat jen zpomaleni €i zabrzdéni hvézd-
ného vyvoje, ale i jeho témér katastrofické zrychleni. K tomu dochazi tehdy, kdyz se
v centralnich Castech hvézdy objevi elektronova degenerace v dostateCné hustém
vyhorelém jadru, které je obaleno vrstvou jaderné aktivni. Nejprve se hvézda do této
situace muze dostat dostava ve fazi ¢erveného obra, kdy vyhorelé heliové jadro oba-
luje vrstviCka hoficiho vodiku.

K elektronové degeneraci jadra jsou obecné nachylngjsi hvézdy s mensi pocatec-
ni hmotnosti, které jsou uvnitf chladnéjSi a hustéjSi nez hmotné hvézdy ve srovnatel-
né fazi vyvoje. Ve stadiu Cerveného obra se tak elektronova degenerace objevi jen u
hvézd s hmotnosti mensi nez 2 My, material v jadrech hmotnéjSich hvézd se chova
jako idedlni plyn, ktery se mize bez omezeni smrstovat a zahfivat. S tim jak se zvét-
Suje hmotnost vyhorelého heliového jadra, roste i centralni teplota. Vykon hvézdy,
ureny vykonem reakci probihajicich ve vodikové slupce sice roste, nikoli vSak
enormné. Dosahne-li hmotnost heliového jadra magické hranice 0,45 Mg, zazehnou
se v nitru heliové reakce a zarivy vykon mirné poklesne.
aktivni slupce obalujici elektronové degenerované jadro probihaji pomérné rychle a
jejich popel se uklada do vyhorelého jadra. Tim ovSem roste jeho hmotnost degene-
rovaného jadra M; a klesa jeho polomér R;: R; ~ M[”S. Naristem hmotnosti degene-
rovaného jadra tak klesa potencialni energie, ktera se dilem odvadi mimo jadro, di-
lem zde zvySuje vnitfni energii, tedy i teplotu.’) Teplota jadra T, je rostouci funkci je-
ho hmotnosti: T~ M/R,~ M;".

S tim, jak roste hmotnost degenerovaného jadra, roste i jeho teplota®®), a tim i teplota
priléhajici vrstvicky, v niz hofi jaderny material. Vzhledem k tomu, ze vydatnost reakci je

'9) Protoze degenerované jadro je dobfe tepelné vodivé, jedna se o teplotu celého jadra.

20) Situaci komplikuje fakt, ze pfi vysokych hustotach i teplotach, s nimiz se degenerovanych ja-
drech hvézd v pozdnim stadiu vyvoje bézné setkavame, vznika velké mnozstvi pard neutrino-
antineutrino. Neutrina pak misto svého zrodu opoustéji a odnaseji sebou podstatnou &ast vnitfni
energie, ¢imz degenerované jadro Ucinné ochlazuji. V bezprostfednim okoli centra tak zpUsobuji
i zaporny teplotni gradient, ktery je pak pfiinou toho, Ze zazehnuti heliovych resp. uhlikovych re-
akci nedochazi ponékud mimo stfed hvézdy.
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silné zavisla na teploté, velmi rychle roste vykon této vrstvicky a tim i vykon celé hvézdy.
Ke konci této vyvojové etapy roste zarivy tok hvézdy takrka exponencialné az na
2500 L. Na stale se zvysujici vykon jadra odpovida obal hvézdy prudkou expanzi.
Hvézda se rychle nadyma a stava se cervenym obrem C&i veleobrem o poloméru az
200 R, Teplota v centru, jakoz i vykon hvézdy jsou v této fazi vyvoje urCeny momentalni
hmotnosti degenerovaného jadra, nikoli celkovou hmotnosti hvézdy. Cely katastroficky
VyVOj se zastavi teprve tim, Zze se v centralnich Castech hvézdy zapali novy typ reakci.

V degenerovaném jadru k tomu v8ak nedochazi pokojnou cestou. Napfiklad v pfipadé degene-
rovaného heliového jadra k zaZzehnuti heliovych reakci dojde ve chvili, kdy v ném teplota dosahne
z4palné teploty, coz nastane tehdy, kdy hmotnost heliového jadra prekroci. Energie uvolnéna helio-
vymi reakcemi se okamzité rozvede po celém, dokonale vodivém degenerovaném jadru. Mimo ja-
dro se teplo z téchto reakci odvadi nesrovnatelné pomaleji, takZe teplota jadra nadale roste. Takto
se ovSem opét zvysi tempo heliovych reakci a tim i pfikon tepla do jadra. Cely dé&j katastroficky
zveda teplotu jadra a to tak dlouho, dokud tato teplota nepfevysi teplotu degenerace. V té chvili se
degenerovana latka zméni v prehraty idedlni plyn, ktery uvnitf hvézd doslova exploduje. Dojde
k tzv. heliovému zablesku. Jakkoli se jedna o déj velice dramaticky, na povrchu hvézdy se prakticky
neprojevi, protoZe je zaduSen silnou vrstvou obalu hvézdy. Nicméné po heliovém zablesku, kterym
se zazehnou heliové reakce, nasleduje pomalejSi vyvoj bez degenerovaného jadra — hvézda
splaskne a stane se normalni obrem.

Degenerovana jadra ve hvézdach asymptotické vétve obru

Tento stav nema dlouhého trvani a situace se opakuje: heliové hofeni probiha ze-
jména v centru, kde se hromadi neaktivni uhlik a kyslik. Jadro opét houstne a v je-
ho centru opét nastupuje elektronova degenerace, oviem s tim rozdilem, Ze tento-
krat postihne i hvézdy stfedni hmotnostni kategorie s pocatecni hmotnosti od 2 My
do 11 Mg. Na povrchu vyhorelého uhliko-kyslikového jadra se zapali vrstvicka hofi-
ciho helia. Hofeni je velice rychlé, ponékud neklidné. Celou hvézdou probihaji pul-
zace, hvézda se stava miridou.

V pozdnich vyvojovych stadiich se k sobé& vyrazné pfiblizuji tepelna a dynamicka skala, coz
znamena Ze pfi modelovani stavby hvézdy s jednoduchym statickym modelem nevystadime.
Prakticky to znamena tfeba, Ze misto hydrostatické rovnice musime pouzit rovnici dynamickou,
v energetické bilanci také hraje dullezitou roli energie spotfebovana nebo uvolnéna pfi rychlych
vnitfnich prestavbach hvézdy.

Zplodiny hofeni padaji do degenerovaného jadra, které nabyva na hmotnosti a na
teploté. Jeho hmotnost pak opét uréuje tempo termonuklearnich reakci, vykon hvéz-
dy a tim i tempo jejiho vyvoje. Hvézda je ted rozmérna, patfi mezi hvézdy asympto-
tické vétve obru (AGB). DalSi vyvoj ukonéi bud uhlikovy zablesk, ktery by mél pro
hvézdu zniCujici nasledky (kompletni desintegrace hvézdy — vybuch supernovy ty-
pu la). OvSem daleko Castéji vSak dojde k postupnému odhozeni celého obalu
v dusledku pulzaci a silného hvézdného vétru. Hvézda pak svij vyvoj konéi jako de-
generovany objekt sloZzeny hlavné z uhliku a kysliku.
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Degenerace v zavéreénych fazich hvézdného vyvoje

Elektronova degenerace je elegantnim vychodiskem z nepfijemného fyzikalniho pa-
radoxu, podle néhoz by hvézdy vlastné nikdy nemély vychladnout. Hvézdy jsou slo-
Zeny z vysokoteplotniho plazmatu, ktery se svymi vlastnostmi velmi blizi idealnimu
plynu. Ztraty zpusobené vyzarovanim se ve hvézdé slozené z idealniho plynu hradi
uvolfiovanim potencialni energie. Podle teorému virialu zlstava polovina energie ve
hvézdé a vede k jejimu zahrati. Takze ochlazovanim se hvézda zahfiva. Spusténi
tepelného zdroje termonuklearnich reakci paradox neresi, jen cely problém odsouva
na pozdéjSi dobu, kdy se zasoby jaderného paliva ve hvézdé vyCerpaji a hvézda bu-
de dale pokraCovat ve svém smrstovani.

Paradox zmizi, vezmeme-li v Uvahu, Ze pfi dostateCné vysokych hustotach se
hvézdny material degeneruje a jeho chovani je popsano stavovou rovnici, kde teplota
neni urcujicim parametrem. Hlavnim zdrojem tlaku tu jsou degenerované elektrony, je-
jichz stav tak v zasadé ur€uje i stavbu prislusného objektu nebo jeho Casti. V tepelné
rovnovaze s elektronové degenerovanym plynem jsou i dalSi slozky materialu — kladné
nabita jadra, ktera se chovaji jako idealni plyn, a pak jsou tu i samozfejmé i fotony, kte-
ré mohou kinetickou energii téchto Castic transportovat smérem k povrchu degenero-
vaného objektu. Ten pak v dusledku odvodu tepla vyzafovanim muze postupné zcela
vychladnout, aniz by se pfitom vyznamné ménila jeho potencialni energie.

4.5 Role uniku latky z hvézdy

Hvézdny vitr. Pulzace

U osamocenych hvézd dochazi k masivnimu uniky latky v pfipadé velice hmotnych
hvézd s enormnim zafivym vykonem, kde je hveézdny vitr fizen tlakem zareni. Pravi-
delné zde dochazi k mimofadnému ubytku hmotnosti, ktery je s to i nékolikanasobné
zmensit pocate¢ni hmotnost hvézdy. S velmi silnym hvézdnym vétrem se ovSem se-
tkavame i v pripadé, kdy se hvézda pfi svém vyvoji stava rozmérnym Cervenym ob-
rem, veleobrem nebo hvézdou tzv. asymptotické vétve obrl s nizkym povrchovym
gravitacnim zrychlenim. Teplo se v obalech téchto relativné chladnych hvézd prenasi
konvekci, jejich vrchni vrstvy jsou v neustalém pohybu. Z povrchu hvézd vane silny
hvézdny vitr, kterym hvézdy v extrémnich pfipadech ztraceji az 10°° Mg rocné. Vy-
puzeny material v okoli hvézd chladne, kondenzuji se zde prachové Castice, které
zminéné hvézdy zahaluji do neproniknutelného prasného zavoje.

Zfejmé nejpopularnéjSim vyjadifenim odhadu tempa ztraty latky M z povrchu ¢ervenych obru
je semiempiricky vztah DIETRA REIMERSE (1975):

M = 1(~4-10"" Mo/rok) %LLB%M@ §§RR § = 7(~4-10""° Mg/rok %LLé’%g of,
g @~ Q @‘G -
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kde 7je koeficient blizky jednicce.?") Oskalovani zavislosti vychazi ze zméfeného toku hvézdné-
ho vétru vanouciho ze Slunce.

Uvedeny vztah si mizeme zdlvodnit tfeba takto: unika-li z hvézdy o hmotnosti M a poloméru
R latka do nekonecna, znamena to €asovy pfirdstek potencialni energie E,y, Na néjz se vynakla-
da urcita Cast energie zafivého toku L. TakZe:
_dE,  d a_M*Q M

L ~—8G—0~— M.
dt  dt& R? R

DalSim motorem uniku latky z chladnych hvézd jsou hvézdné pulzace, které v jejich
vnéjSich vrstvach prechazeji v razové viny, jez z nich vymetaji spousty latky. Hvézdy
mohou timto mechanismem ve fazi Cerveného obra nebo veleobra ztratit rozhodujici
Cast své hmoty.

Posledni fazi desintegrace hvézdného obalu, po némzZ dochazi k naprostému ob-
nazeni horkého a hustého jadra hvézdy, je zavéreCné odvrzeni planetarni mihoviny.

Budiz v§ak poznamenano, Ze jakmile se jadro v pribéhu vyvoje osamostatni, za-
visi jeho stav a vyvoj na momentalnim stavu obalu jenom okrajoveé. Vlastnosti jadra a
tempo jejich vyvoje jsou tak stejné, jako by se s obalem nic nedélo, jako by se hmot-
nost hvézdy neménila. Stavu jadra se dotkne jen naprosta ztrata obalu. Obal jej totiz
prestane chranit pfed vychladnutim, ztratou obalu mizi i spolehliva a takrka nevycCer-
patelna zasobarna Cerstvého jaderného materialu. Vyvoj jadra se od té chvile zaCne
ubirat zcela jinym smérem.

Vyvoj hvézd s hmotnostmi 0,5 az 11 M

Zavérecneé faze vyvoje hvézd s hmotnosti mezi 0,5 Mg a 11 My jsou ve znameni za-
vodu mezi rychlosti ztraty hmoty z obalu a tempem jaderného vyvoje. V jadru hvézdy
se postupné zapali vodik, vodik ve slupce, helium a helium ve slupce. U hmotnéjSich
hvézd se podafi i zazehnout uhlik a kyslik. V tempu vyvoje ale nakonec ,zvitézi“ obal
hvézdy, ktery se pusobenim hvézdného vétru a pulzaci dokaze rozptylit do prostoru
rychleji, nez staci hvézdné jadro projit kompletnim jadernym vyvojem.

Celé obnazené husté jadro o hmotnosti pod 1,4 Mg po odhozeni poslednich zbyt-
k(i obalu degeneruje, méni se na ultrafialového bilého trpaslika — jadro planetarni
mlhoviny o teploté stovek tisic kelvind, jez v ¢asové Skale fady miliard let postupné
chladne a vyhasina. Hvézda konci jako Cerny degenerovany trpaslik obsahujici pre-
vazné produkty predchoziho jaderného vyvoje — uhlik a kyslik u hvézd slunecni
hmotnosti, kfemik, horCik a jiné prvky v pfipadé hvézd hmotnéjSich.

Vyvoj hvézd s hmotnostmi nad 11 M

U hvézd s hmotnosti nad 11 Mg je nuklearni vyvoj v jadru hveézdy rychlejSi nez tempo
desintegrace obalu (hmotnost obalu je vétsi). Jakmile se v centru zacne tvofit jadérko
slozené z termonuklearné neaktivnich prvkd skupiny Zeleza, spéje vyvoj ke svému
rychlému zavéru. Jaderny vyvoj se nyni jiz pocita jen na dny. S tim, jak v dUsledku

21y V préaci Juliany Sackmannové et al. (1993), tykajici se vyvoje Slunce, autofi predpokladali, ze

n=0,6.
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termonuklearnich reakci pfibyva hmoty v Zelezném degenerovaném jadru, se jadro
zmensuje. KdyZ véak jeho hmotnost prekrodi tzv. Chandrasekharovu®®) mez (t. asi
1,45 My) zacne se jadro hroutit, nebot' se ve hvézde jiz nedokaze vytvorit takovy
gradient tlaku elektronové degenerované latky, ktery by dokazal tize této latky odolat.

Pri poCateCni hmotnosti hvézdy do 50 Mg se vnitfek hvézdy hrouti na neutronovou
hvézdu (tiha je kompenzovana vztlakem neutronové degenerované latky). Potencial-
ni energie uvolnéna kontrakci (fadové 10* J) se z hvézdy odnasi prostfednictvim
neutrin vzniklych pfi kolapsu. Cast neutrin pfitom pfeda svou energii vn&j$im vrstvam
hvézdy, coz zcela postaci k tomu, aby byl obal hvézdy odhozen do prostoru rychlosti
nékolika tisic km/s. Soubézné s tim se do prostoru uvolni dostatek zafivé energie da-
vajici vznik jedine¢nému jevu — vzplanuti supernovy typu Il. Pfikladem takové super-
novy byla supernova z roku 1054, ktera po sobé zanechala Krabi mlhovinu a v ni ro-
tujici silné zmagnetovanou hvézdu — tzv. pulzar.

Pokud je hmotnost vétsi nez 50 Mg, silny hvézdny vitr fizeny zafenim dikladné
ohloda celou hvézdu, az se dostane do oblasti hvézdy, ktera obsahuje helium a jiné
pozustatky predchoziho hvézdného vyvoje. Hvézdy tohoto typu zname — jsou to tzv.
Wolfovy-Rayetovy hvézdy uhlikové a kyslikové (WC — pozUstatky po hofeni helia) a
dusikové (WN — pozUstatek po dlouho probihajicim CNO cyklu).

Hvézdy tohoto typu vybuchuji jako supernovy typu Ib, jejichz spektrum dokazuje,
Ze jejimi prfedchidci byly hvézdy s mimoradné malym zastoupenim vodiku. Hvézdy
kolabuji velmi rychle a pfi smrstovani se nezarazi ani na neutronové degeneraci
(NH) a konCi jako exotické ¢erné diry. Vzhledem k malému procentu natolik hmot-
nych hvézd, jsou Cerné diry zcela vyjimeCnym zavrSenim vyvoje nékterych velice
hmotnych hvézd.

Velmi pestré jsou vyvojové scénare hvézd nachazejicich se v tésnych podvojnych
soustavach, kde v pribéhu vyvoje dochazi k masivnim vyménam latky mezi slozka-
mi. S vyvojovymi specifiky tésnych dvojhvézd se seznamime v 6. oddile skript.

4.6 Historie poznavani vyvoje hvézd. Interpretace H-R diagramu

Nevyhnutelnost hvézdného vyvoje

O hvézdném vyvoji zacali astronomové uvazovat az od druhé poloviny 19. stoleti,
kdy si vSichni u€enci uvédomili stézejni vyznam zakona zachovani energie pro ves-
keré déni ve vesmiru. Hvézdy jsou pfikladem téles, ktera prostrednictvim svého za-
feni plynule odevzdavaji energii do okolniho prostoru. Tento nevratny proces nutné
vede k postupnému vycéerpavani zdroja vnitfni energie. Aktivni Zivot hvézdy tak musi
mit svUj pocatek i konec. To, co je mezi tim, je postupny hvézdny vyvoj. Ten je vSak
natolik pomaly, Ze jej nemizeme (az na vyjimky) u zadné z hvézd pfimo prokazat.
O jeho povaze je nutno rozvazovat hlavné z hlediska vnitfni stavby hvézdy a zejmé-
na zdroju jeji energie.

22) SUBRAHMANYAN CHANDRASEKHAR (1910-95), indicky astrofyzik, nositel Nobelovy ceny za fyziku.
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Pomérné dobfe byla tehdy propracovana teorie kontrakcni vyslovena fyzikem a fyzio-
logem Hermannem von Helmholtzem, ktery prfedpokladal, Ze hvézdy jsou plynné koule
slozené viceméné z idealniho plynu. Plynna koule zafi, tudiz se musi smrStovat. Polovi-
na energie ve hvézdeé zlstava a zvysuje jeji teplotu, druha polovina se vyzafi. Souhlasilo
to dobfe s tehdy vSeobecné pfijimanou predstavou Pierra Simona Laplaceho, ktery tvr-
dil, Ze Slunce i planety vznikly smrsténim zarode¢né mlhoviny. Stafi Slunce pfi dneSnim
vykonu vyjde asi na 35 milion( let, coz kupodivu nebylo nijak v rozporu s tehdejSimi
predstavami o stafi Zemé — lord Kelvin udaval asi 40 milion( let.

Spektralni posloupnost a hvézdny vyvoj
Nejvétsi vyzvou pro tehdejsi astrofyziky, byla existence spektralni posloupnosti na-
znacena uz Ctyfmi Secchiho tridami s bilymi, nazloutlymi a naCervenalymi hvézdami,
kde se pfimo nabizel vyklad v jistém vyvoji hvézd.

Uz JOHANN KARL FRIEDRICH ZOLLNER (1834-82) v roce 1865 mél za to, Zze hvézdy zluté a Cer-

VOGEL (1841-1907), ktery podle této hypotézy upravil i Secchiho spektralni klasifikaci, se vy-
slovil jesté urcitéji: bilé hvézdy jsou mladé, Zluté jiz vydaly Cast zasob své energie a Cervené
jsou hvézdy dohasinajici.
Vaznou podporu takovéto interpretaci hvézdnych spekter pfineslo harvardské zdoko-
naleni spektralni klasifikace. Ukazalo se, Zze pfevaznou ¢ast hvézdnych spekter Ize
sefadit do spoijité posloupnosti, v niz bylo nutno vytvofit jesté podtfidy, nebot klasifi-
kace byla vzdy hruba. Nejpfirozené&jSim vysvétlenim je, Ze tu jde o projev plynulého
vyvoje hvézd mezi spektralnimi tfidami.
Ve shodé s Laplaceovym paradigmatem si astronomové predstavovali, ze hvézdy vznikaji
kondenzaci milhovin, jakou je tfeba povéstna mlhovina v Oriénu. Ve spektru mlhoviny se béz-
né nachazeji jen ¢ary vodiku, helia a tajemného ,nebulia“. Jakmile se z mlhoviny zformuje
hvézda, je bila a obsahuje jen vodik a helium. Postupnym ochlazovanim se u ni objevuji pary
kovl. Zacina se vytvaret mocna atmosféra, ktera hvézdu stini zejména ve fialové a modré
Casti jejiho spektra. ,0dmodranim“ se hvézda méni ve zlutou a pozdéji v ¢ervenou. Narudlou
barvu hvézd pozdnich spektralnich tfid si tedy vykladali existenci rozsahlé a relativné husté
atmosféry, v niz se svétlem hvézdy déje totéz, co se slunecnim svétlem, je-li kotou€ Slunce
t&sné nad obzorem.?®)

Pro¢ by mély byt hvézdy na zacatku své kondenzace hned nejteplejSi? Nemohly by
se kontrakci nejprve zahfat a pak pomalu chladnout? Podle Normana Lockyera tedy
vyvoj zacina rozsahlymi Fidkymi a chladnymi Cervenymi obry, ktefi kondenzuji a za-
hfivaji se, az prejdou v bilé hvézdy. Ty jsou jakymsi vrcholem — jsou nejteplejSi a

23) Domnénka dostala podporu, jakmile bylo mozné z pohybu hvézd ve dvojhvézdach soudit na

jejich hmotnosti. Napfiklad vyslo najevo,ze ,vyvojové mladsi“ Sirius je o dost fidSi nez Slunce.
Hvézdy postupné houstnou, zmensuji se a chladnou.

Vyskytly se v8ak i potiZze: oranzovy Arcturus by mél byt starSi nez Slunce, pfesto bylo zjevné, Ze je
tato hvézda FidsSi nez Slunce! Vysvétleni se naslo — Arcturus udajné vznikl v oblastech, kde chybél

vodik, vytvorila se tak u néj hned kovova atmosféra, ackoliv jde o hvézdu ve skute€nosti mladsi.
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nejzafivéjSi, pak nasleduje sestupna vétev vyvoje — hvézdy chladnou a ztraceji se ja-
ko malé chladné Cervené hvézdy.
Zpocatku narazila Lockyerova domnénka na odpor, nebot' spekira zarodeénych mlhovin a Cer-

venych obrl se od sebe vyrazné liSi, Casem nabyvala stale vétsi vaznosti, aby pak byla nahle
zcela a nadobro opusténa. V poznavani vyvoje hvézd vSak sehrala zcela klic¢ovou ulohu.

Co s obry a trpasliky? Zdroje hvézdné energie

Po objevu obru a trpasliki se zménila spektralni posloupnost na dvouparametrickou:
vzhled spektra byl urCen teplotou a hustotou fotosféry (povrchovym gravitacnim
zrychlenim, rozmérem hvézdy). Tim padla prfedstava, ze O-B-A-F-G-K-M je prostou
vyvojovou posloupnosti. Na €as se opraSila pfedstava Lockyerova, Ze vyvoj zaCina
rozmérnymi Cervenymi obry, ktefi se smrstuji v zhavé hvézdy vrcholu hlavni po-
sloupnosti a postupné dale chladnou a kontrahuji, konc&ice svUj Zivot jako stydnouci
Cerveni trpaslici.

Domnénce poskytly teoretickou podporu prace Jonathana Homera Lanea. Ten jiz
v roce 1870 ukazal, ze pii smrStovani hvézdy tvorené idealnim plynem stoupa jeji vnitini
teplota. Jestlize se plyn pfiblizi stavu zkapalnéni, pak se kontrakce a tim i vnitfni oteplo-
vani zastavi a hvézda muize zacit opét chladnout. Domnénka byla zatracena, nebot
smrstovani davalo hvézdam pfili§ kratké Zivotni doby (u Slunce kolem 40 miliont let).
Pozemské horniny, jak to vyplynulo z radioaktivniho datovani, jsou az o dva fady starsi.

Kontrakce jako hlavni zdroj hvézdné energie selhala; vSichni se upnuli na zdroj
neznamé povahy pusobici na tzv. ,subatomarni“ Grovni.

Roku 1904 anglicky astronom James H. Jeans navrhl jako zdroj anihilaci hmoty pfi totalni

pfemé&né splynuvsiho elektronu s protonem v Cistou energii. Vychazel pfitom ze vztahu mezi

energii a hmotnosti, ktery odvodil publikoval tehdy jesté mladi€¢ky Albert Einstein. Pokud by ta-
kovy mechanismus fungoval, zajistil by Slunci 10 biliont (!) let zafivé existence.

Jeansova domnénka byla pfijata s nedQvérou, protoZze Zadny proces anihilace protonu

s elektronem nebyl prokazan. V jeji prospéch mluvilo to, Ze byla schopna vysvétlit vyvojovy

pohyb hvézd dold po hlavni posloupnosti. Bohuzel vyZadovala, aby &erveni obfi byli alespon

25krat hmotnéjSi nez Cerveni trpaslici, coz ovSem spInéno neni. V nepofadku jsou i prilis
dlouhé Zivotni doby hvézd. Nicméné hlavnim nedostatkem Jeansovy domnénky bylo, Zze byla
zalozena na zcela hypotetickém, teoreticky nezdiivodnéném mechanismu uvolriovani energie.

Spravna a nakonec i Uspésna cesta vysvétleni vyvoje hvézd vedla pres dukladnéjsi pochope-

ni hvézdné stavby. O to se nejvice zaslouzil Jeansuv krajan sir Arthur S. Eddington.

Trvalo jesté fadu let, nez se v roce 1939 podafilo Hansu Bethemu najit CNO cyklus,
jez je uc¢innym zdrojem energie pfi teplotach 10-20 miliond K. O jedenact let pozdéji
nasli Isadore Epstein (1950) a John Oke (1950) protonové-protonovy retézec, uplatiu-
jici se pfi nizsich teplotach. 24)

S témito zdroji hvézdné energie se zZivotni doby hvézd odhaduji na miliardy let.
Bezprostfedni pfi€inou hvézdného vyvoje je postupna zména chemického slozeni
centralnich ¢asti hvézd, k niz dochazi v disledku termonuklearnich reakci, které zde
probihaji.

24) |ISADORE EPSTEIN (1919-95) — americky astronom estonského plivodu.
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Hertzsprunglv-Russelllv diagram, vyjadfujici zavislost zafivého vykonu (svitivosti,
absolutni hvézdné velikosti, pripadné hvézdné velikosti skupiny stejné vzdalenych
hvézd) hvézdy na jeji efektivni teploté (spektralnim typu, barevném indexu), ukazuje,
Ze obrazy realnych hvézd zde nejsou rozloZzeny rovhomérné, ale Ze jsou usporadany
do urc¢itych pasu, posloupnosti ¢i shlukd. Uz od objevu H-R diagramu v roce 1911 as-
tronomové tusili, Ze jeho vzhled uzce souvisi s vyvojem hvézd. K pochopeni toho, co
nam ale vzkazuje, bylo nutno vynalozit zna¢né usili v oblasti teorie hvézdné stavby a
vyvoje, bylo nutno se naucit konstruovat realistické hvézdné modely. Toto se zdafilo
az v poloviné 20. stoleti; teprve tehdy jsme zacali H-R diagramu rozumét.

Moderni teorie hvézdného vyvoje v sou€asnosti uz dokaze velice presné a spoleh-
livé interpretovat H-R diagramy sestrojené jak pro nejjasnéjSi hvézdy Ci hvézdy ve
slune¢nim okoli, tak i pro nejriznéjsi fyzicky a vyvojové souvisejici skupiny hvézd.

H-R diagram hvézd pole

Pfi interpretaci H-R diagramu sestrojeného pro osamélé hvézdy v slune¢nim okoli, Ci
pro hvézdy hvézdné oblohy vychazime ze skuteCnosti, ze tyto hvézdy maji velice
rozmanité hmotnosti, po€atecni chemické slozeni i stafi. V pribéhu vyvoje konkrétni
hvézdy se jeji poloha v H-R diagramu v Case spojité méni. Tento ,pohyb“ ovSem neni
ani zdaleka rovnomérny, v urCitych udobich se charakteristiky hvézdy méni jen velmi
malo, jindy velmi dramaticky. Cim déle se hvézda na uritém misté zdrzuje, tim vétsi
je 8ance, Ze ji na tomto misté zastihneme. Oblasti H-R diagramu husté pokryté obra-
zy hvézd jsou tedy geometrickym mistem bodu, kde vyvoj hvézdy probiha relativné
nejpomaleji.

Obr. 9 H-R diagram porizeny podle méreni druZice Hipparcos.

s : : : : . SkuteCny vzhled H-R diagramu je navic
uréovan zastoupenim hvézd s rliznou hmot-
nosti ve zkoumaném vzorku hvezd.
Zkreslen ovéem muze byt i vybérovym
i efektem, ktery pozorovatelsky zvyhodnuje
hvézdy s vysSi absolutni jasnosti. Nicméné
i tak mizeme na H-R diagramu hvézd pole
s jistotou vysledovat hlavni posloupnost
sdruzujici hvézdy v nejdelSim vyvojovém
udobi, kdy poklidné spaluji vodik na helium
v jadfe. Béhem svého vyvoje na hlavni
posloupnosti hvézdy setrvavaji prakticky na
misté, pfiCemz jejich poloha je vcelku
jednoznaéné dana jejich hmotnosti. Cim
) vétsi je hmotnost hvézdy, tim vétsi je jeji
— S 1‘ zarivy tok, tedy tim ,vySe“ se na hlavni

ts . ' . ' posloupnosti usadi a setrva.
-0.5 0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
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Dobre je tu definovana i posloupnost bilych trpasliki predstavujici chladnouci elek-
tronové degenerované hvézdy, jejichz polomér se pfi chladnuti uz prakticky nemeni.
Najdeme zde i dvé dodate¢né posloupnosti definované mensim poctem objektd —
jsou to predevSim obfi — hvézdy, v nichz hofi v centru helium a vodik v tenké slunce
a dale vétev cervenych obrt splyvajici s asymptotickou vétvi obrti, coz jsou hvézdy
jednak méné hmotné hvézdy se slupkovym zdrojem hoficiho vodiku obalujiciho elek-
tronové degenerované heliové jadro a obfi s elektronové degenerovanym uhliko-
kyslikovym jadrem obalenym vrstvi¢kou hoficiho helia, vrstvickou neaktivniho helia a
konecné energeticky aktivni vrstvickou hoficiho vodiku.

Ostatni rychlé, i pfechodné faze hvézdného vyvoje jsou na H-R diagramech ob-
sazeny jen nékolika vzacnymi hvézdnymi exemplafri.

Hvézdné populace

Prvni generace hvézd, které vznikly kratce po velkém tfesku tj. pfed zhruba 11 - 13
miliardami let, se skladala prakticky vyhradné z vodiku a helia, jez vzniklo v dobé,
kdy byl vesmir jesté husty a horky. Ve hvézdach této generace, Cili ve hvézdach po-
pulace Il. Pomérné zastoupeni helia a vodiku se tehdy pfilis neliSilo od sou¢asného,
takrka zcela vSak chybély tézsi prvky: Z — 0. V nitrech hvézd prvnich generaci vzni-
kaly tézsi prvky, z nichz mensi ¢ast se v bourlivéjSich vyvojovych etapach dostala do
mezihvézdného prostoru, kde obohatila latku, z niz pak vznikaly dalSi generace
hvézd, hvézdy populace 1.%°) V jejich po¢ateénim chemickém sloZeni jsou prvky téz§i
nez helium zastoupeny nékolika procenty, v extrémnich pfipadech az péti. Ukazuje
se, ze ¢im pozdéji doty¢na hvézda vznikla, tim vy$$i ma obsah tézsich prvka.

Rlzné pocatecni zastoupeni tézSich prvkl ma napf. zasadni vliv na opacitu
hvézdného materidlu nebo na tempo jadernych reakci, Cili na stavbu hvézdy.
Ovliviiuje tak i hvézdny vyvoj, ktery se od vyvoje hvézd se sluneCnim sloZenim
v fadé ohledl odliSuje. Hlavni rysy vyvoje vSak zuUstavaji zachovany, rozdily jsou
vlastné jenom v kvantitativnich ukazatelich. Velmi dobfe vSak tyto nuance zachycuiji
pravé H-R diagramy skupin hvézd s rlznym stafim, &i pocatec¢nim chemickym
slozenim.

H-R diagramy hvézdokup

Hvézdokupy jsou gravitaéné vazané skupiny desitek az milioni hvézd, které patrné
vznikly takika soucasné jako dusledek kolapsu jediného obfiho molekulového obla-
ku. Jejich startovni chemické slozeni tak musi byt velice podobné. Osamélé hvézdy
ve hvézdokupach se tak od sebe liSi v zasadé jen svou hmotnosti.

25) Dvou odli$nych typu hvézdnych uskupeni v Galaxii si pov§iml JAN HENDRIK OORT (1900-92), a

to uz v roce 1926. Samotny pojem hvézdnych populaci | a Il zavedl WALTER BAADE (1944), ktery
zasadni odlisnost H-R digram(l pro oteviené a kulové hvézdokupy. OdliSnost mezi obéma popu-
lacemi se ovSem projevuje i v jejich rozlozeni v galaxiich. Zatimco hvézdy populace | se soustie-
duji k roviné galaxii, hvézdy populace Il zde vytvareji viceméné sférické subsystémy.
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Rozlozeni hvézd na H-R diagramech hvézdokup se od H-R diagramu hvézd pole
na prvni pohled liSi zejména tim, Zze zde jsou naznacené posloupnosti daleko ostreji
definované%), vétSinou jimi mizeme prolozit spojitou kfivku, byt nékdy prerusenou.
Tento fakt nas asi neprekvapi, pokud si uvédomime, ze stafi ¢lent hvézdokupy je
zhruba totéz.

Pokusme se nyni na zakladé toho, co vime o zakonitostech hvézdného vyvoje,
predpovédét ¢asovy vyvoj vzhledu H-R diagramu hvézdokupy s hvézdami o razné
hmotnosti. Zahy poté, co se jednotlivé hvézdy nasi testovaci hvézdokupy osamostat-
ni, smrsti se a zahfeji ve svém nitru natolik, Ze se v jejich jadrech vzniti vodikové re-
akce, usadi se postupné na hlavni posloupnosti nulového stafi. Nechame hvézdy
nasi hvézdokupy dal vyvijet. Kfivku spojujici mista na H-R diagramu obsazena hvéz-
dami rizné hmotnosti téhoz stafi nazveme izochrona.

Obr. 10 Slozeny H-R diagram pro 11 otevienych hvézdokup. Podle klasické prace Allana San-
dage (1957).

Zpocatku se bude izochrona uzce pfimykat k hlavni posloupnosti nulového stafi. Po
nékolika milionech let se vSak
ty nejhmotnéjsi hvézdy
zaCnou od hlavni posloup-

-8 . v
nosti ponékud odchylovat, a
NGC 2362 h+ X Persei < 1.0 x 108 . K Nizsi lota
h+ X Persei s o smerem knizSim teplotam
-6+ — 20 x 10 v v , °
a vysSim vykonum. Je to
65 105 pfirozeny dusledek, faktu, ze
-4 r =159 X% v vaivs s v .
¢im hmotnéjSi je hvézda, tim
Pleiades . ,
, et 28 x 107 rychleji se vyviji. Misto, kde
- - - 20 X .
— M1 k vyraznému ohybu izochrony
. — sx e dochazi, nazveme  bod
M67 obratu. Stim, jak &as plyne
) '8 x 10° sestupuje bod obratu stale
niz, k hvézdam s mensi
. 1w 10° hmotnosti.  Poloha  bodu
obratu tak  jednoznacné
6 29 x 160 charakterizuje stari
' hvézdokupy, nebot to zhruba
oL X , . . . \ odpovida dobé, kterou
R S hvézda vbodu obratu ma

stravit ve stadiu hvézdy hlavni
posloupnosti. Hvézdy s vySSi

%) Rozmazani“ zde muze byt zplisobeno faktem, Ze zobrazena hvézda je ve skuteénosti neroz-
lisenou tésnou dvojhvézdou. Ukazte, ze maximalni hodnota tohoto efektu ¢ini ve hvézdnych veli-

kostech 0,75 magnitudy.
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hmotnosti jiz zcela opustily hlavni posloupnost a pfesunuly se do oblasti obru, hvézd
zvySeného vykonu a nizsi teploty. U hvézdokup slunecniho stafi bychom uz neméli
pozorovat zadné hvézdy ranych spektralnich tfid, ale pouze hvézdy s teplotami slu-
necnimi a chladngjsi.

PredloZeny scénar velice dobfe odpovida tomu, co vidime na H-R diagramech se-
strojenych pro hvézdy otevienych hveézdokup, coz jsou seskupeni tvofena typicky
desitkami az stovkami hvézd populace I. Diagramy se od sebe velmi vyrazné liSi (viz
obr. 10), coz je pfirozeny dusledek skute¢nosti, Ze i stafi pozorovanych otevienych
hvézdokup se rizni v rozmezi nékolika fadu: od 10° do 7 -10° let. Fakt, Ze se nam
dari vzhled skute¢né pozorovanych H-R diagramu otevienych hvézdokup dobre vy-
svétlit je potvrzenim spravnosti naSeho pohledu na hvézdny vyvoj.

Obr. 11 H-R diagram barevny index-hvézdna velikost sestrojeny pro znamou kulovou hvézdoku-
pu v Honicich psech M 3 Alviem

RERE RN RN RN R I BN Renzinim a Fussi Peccim (1988).
13 = M I AGB o 7 , . .

8 A . V Galaxii se ovéem setkavame
T - Res 1 i skulovymi hvézdokupami
15 e ~ svyssim poctem hvézd, které
16 |- P-AGB g — jsou typickymi objekty populace
‘7. - ] [I. Material, z néhoz vznikly mél

- 4 vyrazné niz8i obsah téz8ich
8 8BS s "1 prvkd, nez maji hvézdy
19— TO -4 —  vznikajici v souc€asnosti. | u
2. B .l kulovych hvézdokup je dobfe
1 C WS ; definovany spodni konec hlavni

- _ : . posloupnosti, ovSem bod
22 u STE AT | obratu zde pozorujeme u hvézd

el Lo b s Los L d ghmotnosti - nizsi nez e

-c4 00 04 08 12 18

hmotnost Slunce. Znamena to
tedy, ze kulové hvézdokupy
museji byt nékolikrat starSi nez naSe Slunce. Na realnych diagramech kulovych
hvézdokup (viz obr. 11) pozorujeme velmi dobfe definovanou vétev ¢ervenych obrd i
asymptotickou vétev obr(, ktera na svém vrcholku splyva s RGB. (odtud tedy nazev
»-asymptoticka“). Specifickym prvkem, jimzZ se na prvni pohled prozradi hvézdokupy
slozené z hvézd populace Il, je pfitomnost hvézd na horizontalni vétvi obrd, coz jsou
hvézdy zhruba sluneéni a mensi hmotnosti, jeZ v jadru spaluji helium na uhlik.

Z H-R diagram0 hvézdokup tedy muzeme odvodit nejen stafi hvézdokup, ale i je-
jich modul vzdalenosti, Cili jejich vzdalenost. Zde zpravidla vychazime zejména
z polohy spodni €asti hvézd hlavni posloupnosti, o niZz véfime, Zze by méla byt u
vSech kulovych hvézdokup na témze misté H-R diagramu.

B -V
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4.7 Ulohy, literatura

Ulohy, problémy

1. V okoli Slunce pfipada jedna hvézda na 8 pc3. Je-li stfedni hmotnost hvézd 0,35 Mg, vy-
poctéte stfedni hustotu hmoty v okoli Slunce a porovnejte ji se stfedni hustotou mezi-
hvézdné latky v roving Galaxie (10° atomd/m®). Diskutujte.

[3.107" kg/m®, jen dvakrat vice (!)]

2. O kolik by se ro&né zménil polomér Slunce, pokud ve Slunci neprobihaly termonuklearni
reakce a vykon Slunce byl hrazen pouze z energie uvolfiované pozvolnym smrstovanim.
Vyuzijte véty o virialu.

[musel by se zmenSit roné o 27 m = 3,8 107 Re-]

3. Jaka by byla na Zemi priimérna teplota na pocatku vyvoje slune¢ni soustavy za predpo-

kladu, Ze by zemska atmosféra méla tytéz vlastnosti, jako v sou€asnosti.
[-7° C oproti dneSnim 18° C]

4. Za predpokladu, Ze stfedni teplota ve Slunci je asi 7 milionl kelvinl, vypoctéte pocet fo-

tond v objemu Slunce a porovnejte s poétem nukleona.
[1,1 -10% fotond, 1,2 -10°" nukleond: 1:1000]

o

Jestlize by ve Slunci byl zdrojem opacity jen k rozptyl, pfi némz se nahodné zméni smér
fotonu, a stfedni volna draha / byla 1 mm, vypoététe stfedni dobu 7, za niz by jeden takto
trapeny foton dokazal z centra doletét na povrch Slunce.
Navod — situaci muzete chapat jako BrownUv pohyb, kde plati, Ze stfedni vzdale-
nost od mista po&atku cesty takové &astice je rovna / VN, kde N je poéet jednotlivych

skokd.

2
[r=I—S, 50 000 let, ve skutecnosti je vSak doba ,cesty jednoho kvanta“ radové
c

delsi, nebot hlavnim zdrojem opacity je fotoionizace, ktera je procesem mnohem
zdlouhavéjsSim.]

6. P¥i rychlé fazi hvézdné kontrakce na pocatku jejich vyvoje pozorujeme viceméné volny
pad Castic do centra tize. a) Ukazte, Ze doba zhrouceni kulového oblaku o hustoté p do
bodu t; volnym padem, pokud by se sile gravitatni nepostavila zadna sila odstfediva, je
dana vztahem:

3r
32Gp

b) Za jakou dobu by se za téchto podminek zhroutilo do bodu nase Slunce s hustotou
p =1400 kg m™ by se volnym padem zhroutilo do bodu asi za 30 minut. c) Za jak dlouho

tff =



Vznik a vyvoj hvézd 153

10.

1.

12,

se zhrouti oblak s typickou koncentraci cca 10* molekul vodiku vcm® 350 000 let.
d) Porovnejte tento ¢as s celkovou dobou aktivniho zZivota hvézdy (cca 10" let).

[(b) za 30 minut, (c) za cca 350 000 let, (d) 1/30 000.]

V pomalé fazi hvézdné kontrakce je vykon hvézdy zhruba konstantni, zhruba takovy, ja-
ky hvézda ma, ,dosedne-li“ na hlavni posloupnost: L ~ M*®. Vite-li, ze u hvézd hlavni po-
sloupnosti zavisi polomér hvézdy R na hmotnosti takto: R ~ M, vypoctéte jak zavisi
délka trvani faze rna hmotnosti hvézdy. Vyjdéte pfitom z pfedpokladu, Zze 7 se u hvézd
slune¢ni hmotnosti odhaduje na 30 milion( let.

[z ~3-10" let M

Jaka je minimalni po¢ate¢ni hmotnost hvézdy, ktera prosla nebo pravé prochazi stadiem
obra. Zduvodnéte.

[0,82 M)

Jak stary by musel byt vesmir, aby se v ném objevil prvni heliovy ¢erny trpaslik?

[alespon 50 miliard let]

Kde na hlavni posloupnosti lezi hranice mezi hvézdami zpracovavajicimi vodik prostred-
nictvim pp-fetézce a CNO-cyklu?

[2Mg, A5V, T,=8200K, L =12,5L, R=1,9 Rg]

Za predpokladu, Zze stavova rovnice elektronové degenerované latky, z niZ je sloZena
hvézda nebo jeji Cast, vaze tlak a hustotu takto: P ~pS/3 a pro stfedni hodnotu tlaku ve
hvézdeé Ize téz psat P ~ M R*, odvodte zavislost a) poloméru, b) stfedni hustoty degene-

rované hvézdy c) vazebné energie E, a d) vnitfni teploty T na hmotnosti M.

[(@) R~M"™, (b) p~ M, (c) Ep~ M, (d) T~ M"]

Vysvétlete pro€ se v heliovém elektronové degenerovaném jadru zapali heliové reakce
pfesahne-li hmotnost jadra 0,4 My?

[Nartistem hmotnosti elektronové degenerovaného jadro se souc¢asné zmensuje
jeho polomér. Nutné se v dusledku toho uvolfiuje potencialni energie, ktera
ov§em zUstava lapena v jadru a pfispiva ke zvyseni kinetické teploty jader, které
se chovaji jako idedlni plyn. Teplota jadra, ktera rozhoduje o tom, zda se ve
hvézdé heliové reakce rozhofi nebo ne, je tak funkci hmotnosti jadra a 0,4 Mg je
pravé ona kriticka hmotnost, kdy se tak stane.]
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51 Uvod

Po vyCerpani veSkerych dosazitelnych zasob své vnitini energie pfechazi hvézda do
kone¢ného neaktivniho stavu, kdy prestane zafit. Mize skoncit jako degenerovany,
gravitané vazany objekt, jako ¢erna dira, muze se téz beze zbytku rozplynout do
okolniho prostoru.

V zasadé rozeznavame dva typy zavrSeni hvézdného vyvoje: rovnovazny, kdy se
hvézda méni v neaktivni gravitatné vazany objekt ve stavu hydrostatické rovnova-
hy, nebo nerovnovazny, kdy se ve zbytku hvézdy jiz nikdy hydrostaticka rovhovaha
neustavi.

Nerovnovazna zavérecna stadia vyvoje

Prikladem nerovnovazného konce hvézdného vyvoje je vybuch supernovy typu la,
ktery je vysledkem explozivniho zapaleni termonuklearnich reakci v elektronové de-
generovaném uhliko-kyslikového trpaslikovi. Vzhledem k tomu, Ze je zde objem na-
raz uvolnéné energie vétsi nez zaporné vzata gravitacni potencialni energie hvézdy,
dokaze jaderna detonace rozmetat celou hvézdu do prostoru. Pfi¢inou hrouceni
hvézdy, jeZ je roznétkou jaderné exploze, byva zpravidla pfetok latky mezi slozkami
tésné dvojhvézdy.

Latka vybuchnuvs$i hvézdy se smisi s okolni mezihvézdnou latkou, hvézda presta-
va definitivné existovat.”)

Protipdlem je vznik objektu, ktery je pfi dané hmotnosti vazan nejpevnéji — Cerné
diry. Pokud probiha kolaps degenerovaného Zelezného jadra na konci jaderného vy-
voje ve hvézdach s mimoradné vysokou hmotnosti, pak jej nezastavi ani gradient tla-
ku neutronové degenerovaného plynu. Hrouceni pokracuje a objekt se méni v ¢ernou
diru, jejiz veSkera hmota se zhrouti do jediného bodu.

Cernou diru mezi nerovnovazné konfigurace fadime z toho ddvodu, Ze z naseho
hlediska, tj. z hlediska vzdaleného pozorovatele kolaps hvézdy nikdy nekonci, maxi-
malné tzv. ,zamrzne“ na Schwarzschildové gravitacnim poloméru.

'Y Poznamenejme, Ze tu nejde ani o naznak néjakého kolobéhu hvézdného vyvoje. Rozmetana
latka ma totiz vyrazné jiné chemické sloZeni nez na pocatku hvézdného vyvoje. Je totiz tvofena
atomy, jejichZ jadra jsou mnohem silngji vazana nez jadra vodiku nebo helia.
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Zavérecna stadia hvézd v hydrostatické rovnovaze

Sem fadime nezafici objekty, v nichz je mechanicka rovnovaha udrzovana gradien-
tem tlaku v latce hvézdy, jez je z vétSi Casti tvofena degenerovanou latkou. Pokud
jde o utvary slozené prevazné z elektronové degenerované latky, hovofime o tzv.
Cernych trpaslicich, jsou-li tyto objekty tvofeny hlavné neutronové degenerovanou
latkou, mluvime o tzv. neutronovych hvézdach.

Elektronové degenerovani trpaslici jsou vysledkem vyvoje:

a) hnédych trpaslikd, Cili hvézd s hmotnosti pod 0,075 Mg, v nichz v prabé&hu po-
cateCniho smrstovani centralni teplota nikdy neprekrocCila 8 MK, takze se v nich
nezazehly termonuklearni reakce transformujici vodik na helium. V tomto pfi-
padé jde o tzv. vodikové ¢erné trpasliky.

b) hvézd o hmotnosti mensi nez 0,5 Mg, v jejichz nitru se Uspesne zapalily vodikove
reakce, hvézdy prosly fazi hvézdy hlavni posloupnosti. Poté se v nich zazehly vo-
dikové reakce v slupce obalujici vyhorelé heliové jadro, které brzy zdegenerovalo.
Ke vzniceni heliovych reakci v centru jadra u nich vSak nedojde, nebot’ hmotnost
degenerovaného jadra neprevysi nezbytnou hranici 0,4 M. Hlavni slozkou tohoto
(zatim jen hypotetického) typu degenerovanych hvézd je helium.

c) hvézd o pocatecni hmotnosti mensi nez 11 M, u nichz se jejich obal v disledku
hvézdného vétru a pulzaci rozplyne dfive, nez v centru uhliko-kyslikového jadra
vzroste teplota natolik, aby se v ném zazehly reakce spalujici uhlik a kyslik na
tézsi prvky. Jde o elektronové degenerované objekty slozené predevsSim z uhliku
a kysliku, vyjimecéné i z tézSich prvk, jako hor€iku ¢i kfemiku.

Z prehledu je zfejmé, ze tento konec je spole€ny pro valnou vétSinu hvézd, nebot
hvézdy s hmotnostmi nad 11 Mg se vyskytuji jen zcela vyjimecne.

Neutronové hvézdy, jejichz vnitfek je tvofen predev§im neutrony a klra je

z elektronové degenerované latky, vznikaji kolapsem Zelezného elektronové degene-
rovaného jadra hmotnych hvézd (M > 11 M). V disledku kolapsu dochéazi téz ke
vzplanuti supernov typu Il a | b.

Chceme-li pochopit chovani degenerovanych objektl, musime se blize seznamit

s chovanim latky pfi vysokych hustotach a relativné nizkych teplotach, mensich, nez
je teplota degenerace.

5.2 Vlastnosti degenerovaného plynu

Stavova rovnice degenerované latky, vyjadfujici zavislost tlaku na dalSich stavovych
veli€inach, je zasadné odliSna od stavové rovnice fidkého a horkého, viceméné ide-
alniho plynu, jimz jsou tvofena nitra hvézd v aktivni fazi jejich zivota. Hlavni rozdil
tkvi v tom, Ze tlak v degenerované latce vyrazné zavisi na hustoté a jen okrajové na
jeji teploté. Ta vystupuje pouze jako korekeni Clen, ktery je mozné v prvnim pfiblizeni
zanedbat. Vypocty se pak provadéji pro pfipad, kdy se teplota limitné blizi absolutni
nule. Rovnéz tak se pfi téchto zjednoduSenych vypoctech zanedbaji jaderné reakce.
Efektivné se pak postupuje tak, jako by veskera latka byla sloZzena jen z atomU sku-
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piny Zeleza, které jsou nejpevnéji vazany. Této idealizované latce se fika chladna ka-
talyzovana latka.

Fermiony a Pauliho vylu€ovaci princip. Fermiho energie

Elementarni ¢astice se podle svého spinu déli na fermiony a bozony.?) Mezi fermiony
se pocitaji vSechny &astice s poloCiselnym spinem (elektrony, protony, neutrony, ne-
utrina), popisované antisymetrickou vinovou funkci, bozony jsou pak castice
s celoCiselnym spinem (napfiklad fotony), popsané symetrickou vinovou funkci.
Z kvantové mechaniky plyne, Zze Castice nachazejici se v izolované soustavé mohou
nabyvat jen urcitych, tzv. diskrétnich stavd, uréenych souborem zpravidla ¢tyf kvan-
tovych cisel. UrCitému stavu odpovida i urCita energie. Stav s nejmensi energii je tzv.
zakladni stav.

Zpusob, jimz jsou jednotlivé stavy obsazovany, je u fermionl a bozonu diametral-
né odlisny. Ve stavu absolutni nuly obsadi vSechny bozony zakladni energetickou
hladinu. Tutéz tendenci maji i fermiony, jenze tém v tom brani tzv. Pauliho vylu¢ovaci
princip, ktery stanovi, Ze se v kvantovém systému nemohou vyskytnout soucasné
dva fermiony v témze stavu. Ve stavu absolutni nuly je celkova energie fermion( nej-
nizsi mozna, tzn. Ze dovolené energetické hladiny jsou obsazovany poporadku od
minimalni energie, energie zakladniho stavu.

Stav systému je charakterizovan Fermiho®) energii, coZ je, v pfipadé latky zchla-
zené na absolutni nulu, energie nejvyssi obsazené energetické hladiny. Je to sou-
Casné i energie, kterou musime dodat pfislusnému fermionu, abychom jej do systé-
mu vpravili. Ztoho okamzité plyne, Ze tato energie bude zaviset na poctu Castic
v systému, neboli na jejich koncentraci. Cim vice je tu &astic, tim vice hladin je obsa-
zeno a tim vysSi je i Fermiho energie. Tim vétSi musi byt energie vkladané Castice,
coz v podstaté vyjadfuje i jisty odpor systému Kk pfijeti novych c&astic, Cili
k zahustovani. Vzhledem ktomu, Ze tlak je umérny energii ¢astic obsaZenych

v objemové jednotce, je zfejmé, Ze tlak fermion( bude funkci hustoty.

Velikost Fermiho energie v pfipadé nulové teploty Ize jednoduse odvodit pfimo z Pauliho prin-
cipu, ktery pravi, Ze na kazdou (2s+1)-tici fermion0 s odli$né orientovanym spinem o velikosti
s pfipada ve fazovém prostoru ,stavova komurka“ s objemem o velikosti h®. Pokud jsou stavy
fermiond obsazovany postupné od nejmensich moznych energii, pak v prostoru hybnosti vyplnuji
kouli o poloméru pg, kde pg je absolutni hodnota hybnosti fermiond s Fermiho energii. Pro jistou

zvolenou Fermiho hybnost pr zaujima systém ve fazovém prostoru objem (% ﬂ'p,:3)V, kde Vje

prostorovy objem systému v bézném slova smyslu. Podle Pauliho principu pak plati vztah:

4 3
= 4
(23+1)%:n=N V,

2) Castice zprostredkujici interakce (gluony, mezony, fotony, gravitony, W a Z-bozony, intermedi-
alni bozony) maji celoCiselny spin a fadi se tak mezi bozony, ,solidni“ ¢astice jako leptony a
kvarky maji polociselny spin a patfi tedy k fermiondm.

3) ENRICO FERMI (1901-1954), americky fyzik italského plvodu, zabyval se fyzikou vysokych energii.
V roce 1938 se stal nositelem Nobelovy ceny za vyuziti pomalych neutront k pfipravé novych prvku.



158 Uvod do fyziky hvézd a hvézdnych soustav

kde n je pocet ¢astic v objemu V, N je jejich koncentrace. Vzhledem k tomu, Ze se v astrofyzikalni
praxi bézné setkavame jen s fermiony s polovi¢nim spinem, budeme i nadale pokladat automa-
ticky, ze s = 1/2.

Pro hodnotu Fermiho impulzu Ize pak psat:

V pfipadé, ze se fermiony o hmotnosti m pohybuji rychlostmi mnohem menSimi nez je rychlost
svétla, Ize kinetickou energii fermionu s Fermiho impulzem, Cili Fermiho energii E, vyjadfit:
_pE _ h*a3NET

F_Zm_ﬁg8ﬂ+

Ve fazovém prostoru se stavové komurky obsazuji rovhomérné a sporadané od stfedu odpovida-

jiciho nulové kinetické energii. Dokazte, Ze stfedni energie nerelativistickych fermionud g pak od-
povida pravé 3/5 Fermiho energie. Tedy:

3 N §
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V degenerovaném nerelativistickém plynu je tedy stfedni kineticka energie pfipadajici na jeden fer-
mion urcitého druhu nepfimo Umérna hmotnosti fermionu a pfimo umérna NP, Pfipomenme, zZe
v idealnim plynu, sloZzeném z klasickych ¢astic ¢i vzajemné neinteraguijicich fotond, je stfedni ener-
gie pfipadajici na astici uUmérna kT, na hmotnosti ¢astic ani na jejich koncentraci nijak nezavisi.
Definujeme-li stfedni kvadratickou rychlost v, vztahem: %mvﬁ = g, dospivame k relaci:
N1/3
-

Vs

Ta je rovnéz odlidna od klasického idedlniho plynu, kde stfedni kvadraticka rychlost v, je umérna

+/kT/m a na koncentraci zjevné nijak nezavisi.

Pokud budeme prabézné zvySovat koncentraci ¢astic, pak by se mohla i rychlost ¢astic zvySovat
nad vSechny meze. To se vSak nestane, protoze pfi vysSich rychlostech se zacne uplathovat Ein-
steinova specialni teorie relativity, projevi se rist hmotnosti ¢astice s jeji rychlosti. Pro pfipad, kdy
vétsina fermion( bude mit rychlosti velmi vysoké, bliZici se rychlosti svétla (EF>>mcz), Ize
s vyhodou vyuZit vztah pro tzv. ultrarelativisticky degenerovany plyn: E = pg c:

Fermiho energie stale zlstava funkci koncentrace, zavislost je prece jen volnéjsi. Ultrarelativistic-
ky material je ,mékci*.

Stavova rovnice degenerovaného plynu

VySetfujme nyni vlastnosti tzv. idealniho degenerovaného nerelativistického plynu.
Prispévek k celkovému tlaku plynu vytvareny urcitym typem ¢Castic P je roven 2/3 je-
jich celkové kinetické energie v jednotce objemu. Ta je pak umérna soucinu stfedni
kinetické energie Castice a jejich koncentrace. Pro tlak nerelativistického degenero-
vaneého plynu plati
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0 ~ h2
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Ze vztahu plyne, Ze pfi téchze koncentracich degenerovanych fermion( budou k cel-
kovému tlaku nejvice pfispivat prévé ty nejlehci fermiony, tedy elektrony.
2 8340 h? o 38 5/3
P=*NE =8 " N =2,3-10 7 Pa{N,} .
e 5 e—Fe (;87'[— 5m e { e}

e

Koncentraci volnych elektront N, v Uplné ionizovaném materialu, jakozto funkci hus-
toty a chemického slozZeni, Ize snadno vypocitat pomoci vztahu:

_ pocet elektronzy ._aZd p
N, hukleon X koncentrace nukleont = g 2 2 ) .

5/3

2 3 5 g
P, = %io h —— N> aaezg L B
(;871'— 5m @QA—m u

P.~3,2-10°Pa {p}*°

Ve vétsiné astrofyzikalnich aplikaci totiz muzeme predpokladat: (Z/A) ~ 0,5.
Pro pfipad ultrarelativistického elektronové degenerovaného plynu Ize sestavit sta-
vovou rovnici obdobnym zplsobem. Pro tlak bude pak ov§em platit jina zavislost:

P,~ 4,7 10° Pa {p}*°. %)

V astrofyzikalni praxi se ovSem nikdy nesetkame s pfipadem, kdy by teplota latky by-
la pfesné rovna nule. Chovani fermiont v systému pak pfesné popisuje Fermiho-
Diracova®) statistika, ktera mj. predepisuje, jak jsou obsazovany jednotlivé stavy pfi
rizné teploté. Pokud je teplota nulova, pak jsou obsazeny vSechny stavy, jejichz
energie je mensi nebo nanejvys rovna Fermiho energii. Obraz obsazeni téchto stavi
v prostoru hybnosti je kompaktni koule s ostrym okrajem.

Se zvySuijici se teplotou se hranice ponékud rozmyva — jsou obsazovany i stavy
s energii vy$S$i nez je Fermiho, naopak nékteré stavy s energii ponékud mensi zlsta-
vaji neobsazeny. Stavy s Fermiho energii jsou obsazeny tak napul. Zpocatku se na-
ruSeni idealniho schodového rozlozeni tyka jen téch stavd, jejichz energie je velmi

*) Pii skutednych vypodtech hvézdnych niter se ovéem pouziva daleko presnéjsich stavovych
rovnic, které jsou platné v Sirokém rozmezi od velmi fidkého plynu s viastnostmi idealniho plynu,
pfes degenerovany plyn, az po degenerovany ultrarelativisticky plyn, i v Sirokém rozsahu teplot.
Zavislosti tlaku na 5/3 &i 4/3 mocniné hustoty jsou jisté limitni pfipady, které se ve skute€nosti
v Cisté podobé nikdy nerealizuiji.

®) PAUL ADRIEN MAURICE DIRAC [dyrak] (1902-84), britsky fyzik; spolutviirce kvantové mechaniky a
elektrodynamiky. Nezavisle na Fermim odvodil statistické zakony pro ¢astice s polo€iselnym spi-
nem (tzv. Fermiho-Diracova statistika). Nobelova cena za fyziku v roce 1933 (s E. Schrédingerem).
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blizka energii Fermiho. Miru neostrosti, Cili disperzi, pfitom udava stfedni tepelna
energie Castic idealniho plynu E;, Er= 3 kT. Porovnanim této energie a Fermiho
energie si Ize ucinit predstavu, zda je, ¢i neni v daném pripadé degenerace dulezita.

Za degenerovany plyn budeme povazovat takovy systém sloZzeny z fermion( nebo
obsahujici fermiony, pro néjz plati, ze jejich Fermiho energie je vétsi nez jejich stred-
ni tepelna energie E;: E> E7. Dosadime-li do nerovnosti za Er v nerelativistickém
pfipadé:

2 [] ~
g MTAINET o 3,
mg Tz 2
pak
h? &3N§”
< g8 =Ta
3kmg T =

Na pravé strané nerovnosti je vyraz s rozmeérem teploty, je to tzv. teplota degenerace.
Jak je patrno ze zapisu, teplota degenerace je nepfimo umérna hmotnosti prislusného
druhu fermiond. Ve smési volnych elektront a protond tak nastava degenerace
elektronl za teploty m,/m, = 1864kréat vy$Si nez pfipadna degenerace protonova nebo
neutronova. Zameéfime se proto pfimo na teplotu elektronové degenerace T,:

_ h* 43N, _ h?
3km§87z§ 3km

Tde

T =1,3-10° K m?kg 2 - p*°.

Je-li tedy stfedni hustota bilych trpaslik( fadové 10° kg m~, pak teplota degenerace
¢ini miliardu kelvin. Vzhledem k tomu, Ze v téchto hvézdach je vSude teplota nej-
méné o fad niZsi, Ize vlastnosti realného trpasliCiho materialu velmi dobfe popsat
idealem chladné katalyzované latky.

Poznamenejme ovSem, Ze teplota degenerace kladné nabitych zbytki atomu
v bilém trpasliku je nejméné 2000krat mensi, takze realna teplota niter bilych trpasli-
ku je vySSi. Atomova jadra v bilych trpaslicich se tak chovaiji jako idealni plyn!

Stavova rovnice chladné katalyzované latky
Sledujme nyni, jak bude chladna katalyzovana latka reagovat na rostouci tlak. ZvySu-
jici se tlak samoziejmé povede ke zvySovani hustoty kontrolniho vzorku.

Pokud bude hustota v rozmezi 7 800 az 15 000 kg m~, Ize ovéfovat pribéh sta-
vové rovnice pfimo v laboratofich. V rozsahu 1,5 -10* az 10’ kg m~ chovani latky

dobre vystihuje tzv. Fermiho-Thomasuv model.
S klasickym elektronové degenerovanym plynem se setkavame v rozmezi hustot od

10" do 10" kg m™. Mohutnym tlakem jsou zde rozdrceny nejprve vnéjsi, pak i stale
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hlub$i elektronové obalky atomU( Zeleza. Postupné dojde ke kompletni ionizaci mate-
ridlu tlakem. VSechny elektrony se stanou volnymi elektrony, které jsou spolecné pro
cely systém (vzorek). Tlak degenerovanych elektronu je hlavnim zdrojem tlaku.

Pfi hustotach fadu 10° kg m™> se velmi dobfe osvédcCuje stavova rovnice pro ideal-
ni nerelativisticky elektronové degenerovany plyn: P, = 2,3 10 Pa {Ne}5/3, pfi hus-
totach nad 10" kg m™ pak plati stavova rovnice pro ultrarelativisticky elektronové
degenerovany plyn: P, = 2,4 -107° Pa {N,)"".

Pokud jde o kladné nabité ionty, ty jsou pfi absolutni nule zakotveny v uzlech
krychlové prostorové centrované krystalové miizky. Pri teplotach, jez jsou bézné
v bilych trpaslicich, je vSak tato mfiz roztavena a ionty se chovaji jako idealni plyn,
ktery ma velmi daleko do degenerace.

V rozmezi hustot 10'° az 10" kg m™> je material relativné snadno stlacitelny, nebot
zde dochazi k tzv. neutronizaci latky, pfi némz klesa pocet volnych elektrond v 1 kg
latky. Pfi neutronizaci dochazi k tzv. inverznimu p-rozpadu, pfi némz se elektrony
spojuji v neutrony a uvolnuje se pfi tom elektronové neutrino. Béznéji vSak dochazi
k opacnému procesu:

n—->p+e +v.

Je to reakce exotermicka, uvolhuje se pfi ni energie, nebot klidova hmotnost neutro-
nu (m,=1,6749 10 kg) je v&tsi nez hmotnost protonu (m,=1,6726-10> kg) +
hmotnost elektronu (m, = 9,109 107! kg) + klidova hmotnost neutrina (ta je bud zce-
la nulova nebo ji Ize zanedbat). Hmotnostni defekt ¢ini 1,39 107 kg =1,53 m,. Za
normalnich okolnosti se neutron spontanné rozpada, a to s polo¢asem 1000 sekund.
K tomu, aby probéhl inverzni 3-rozpad:

pte —>n+yv,

je zapotfebi, aby elektron vstupujici do reakce mél dostatecnou rychlost — nejméné
92 % rychlosti svétla! Jestlize vSak je Fermiho energie vétsi nez Amc®, je energeticky
vyhodnéjsi ,uklidit nadbytecné elektrony do protonl a udinit z nich neutrony. Pfi zvy-
Sovani tlaku se tak sice zvySuje hustota latky, koncentrace elektronl se ale takrka
nemeéni. Vzhledem ktomu, Ze vtéto latce je rozhodujici tlak degenerovanych
elektronu, je zfejmé, Ze v oblasti tzv. neutronizace je latka vcelku dobre stlacitelna.
Se stabilnimi objekty tvofenymi latkou o této hustoté se ve vesmiru proto nesetka-
vame. Zabyvat se ji vSak musime, nebot timto stavem nutné museji prochazet télesa
napfiklad pfi svém kolapsu na neutronovou hvézdu nebo ¢ernou diru.

Nadbyteéné elektrony vysokych energii se spojuji s protony v jadrech prvka skupi-
ny Zeleza a méni je v neutrony. Atomové &islo, udavajici poc¢et protonu v jadru, kle-
sa, hmotnost jader se vSak pfi tom méni jen nepatrné. Dfive nebo pozdéji se tato ja-
dra prilis bohata na neutrony, zacnou rozpadat na mensSi Casti a volné neutrony.
Koncentrace neutron( v latce vzrusta. Samovolny rozpad neutrond, ktery by pfidal do
systému dals$i volny elektron o energii mensi, nez je Fermiho energie elektron(, je
energeticky nevyhodny — neutron( v latce neubyva.
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V rozmezi hustot od 10" do 10" kg m~ se tak dopracovavame ke stavu, kdy
v latce existuje omezené mnozstvi volnych elektront s rychlostmi menSimi nez 92 %
rychlosti svétla spolu se zbytky tézSich jader a samostatnymi neutrony, jejichz
relativni zastoupeni stale roste. Jadra pretizena neutrony se rozpadaji. Tlak
degenerovanych neutrond zac¢ina hrat rozhoduijici roli.

Je-li latka stlagena na hustotu vétsi nez 10" kg m™, previadaji v latce zcela jedno-
znacné degenerované neutrony. Jedna se tedy o neutronove degenerovanou latku. Pfi
relativné nizSich hustotach se, podobné jako u elektronl, setkavame s nerelati-
vistickym pfipadem, kdy tlak neutronového plynu je umérny p5/3. Vzroste-li vSak hus-
tota natolik, Ze Fermiho energie zacne byt srovnatelna s energii neutronu mncz, prejde
neutronovy plyn do stavu ultrarelativistického neutronové degenerovaného plynu, kde
je tlak urcen relaci: P ~ p4/3. Situaci zde ale komplikuji jaderné sily, které mezi neutro-
ny, coby nukleony, pusobi. Zprvu jsou pfitazlivé, tlak zmenSuji, pfi vétSich hustotach se
vSak projevuji odpudivé — tlak zvétsuji. Neurcitost v pribéhu stavové rovnice pro vyssi
hustoty zpUsobuije i neurcitost pfi tvorbé modell neutronovych hvézd.

Model degenerované hvézdy

Sestavit matematicky model sférické hvézdy v hydrostatické rovnovaze, sloZzené
z chladné katalyzované latky, je snadné. Hvézda je totiz v termodynamické rovnova-
ze, nedochazi v ni k zadnym tokim energie ani ¢astic. Jediné, co je nutno znat, je
prubéh stavové rovnice P(p) v Sirokém rozmezi tlaki a hustot. K zjisténi prabéhu
funkCni zavislosti hustoty a tlaku na vzdalenosti nam postaci vyreSit dvé diferencialni
rovnice — rovnici hydrostatické rovnovahy a rovnici zachovani hmotnosti:

P _ o M dm

r r

=4rrip.

dr r?’ dr

Praktici doporucCuji zacit tim, ze si nejprve stanovime hodnotu hustoty v centru. Tim
je dana i velikost tlaku. Postavime dalSi slupku a testujeme hodnotu tlaku. Je-li vétsi
nez nula, pak pokracujeme ve stavbé. V opacném pfipadé jsme hotovi, neb jsme se
pravé dostali na povrch hvézdy.

Pro velké hustoty je v8ak tfeba vzit v Uvahu efekty vyplyvajici z obecné teorie relativity, coby
teorie gravitace. Nejprve je nutno si uvédomit, ze sam tlak, Cili mnozstvi energie v objemové jed-
notce, je zdrojem gravitace. Az doposud jsme tento efekt pfi svych uvahach zanedbavali. Dale se
tu projevi zakfiveni prostoro¢asu dané silnou koncentraci hmoty v prostoru. Oba tyto efekty pu-
sobi v jednom sméru — omezuji rozsah hmotnosti, pro néz existuje stabilni feSeni degenerované
hvézdy v hydrostatické rovnovaze.

V souCasnosti se zda, Zze Zadna hvézda sloZzena z chladné katalyzované latky
o hmotnosti vétSi nez 3 Mg se v rovnovazném stavu neudrzi a hrouti se v Cernou di-
ru. Ukazuje se tak, ze pro stabilni hvézdy slozené z chladné katalyzované latky exis-
tuji jen dvé mozna feSeni — elektronové degenerovana hvézda, Cili vychladly bily tr-
paslik (tj. Cerny trpaslik), pfipadné neutronova hvézda. Ostatni FeSeni jsou nestabilni,
hvézda jimi béhem procesu gravitacniho hrouceni jen prochazi.
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5.3 Bili trpaslici

Bili trpaslici jsou kompaktni hvézdy s hmotnostmi slune¢nimi a rozméry planet zem-
ského typu. Jejich stfedni hustoty jsou fadové milionkrat vétSi nez stfedni hustota
Slunce, tedy asi 10° kg m™. Z vét3i Casti jsou tvofeny elektronové degenerovanym
plynem, ktery je s to vytvofit v nitru téchto hvézd potfebny gradient tlaku, jimz hvézda
vzdoruje své vlastni gravitaci.

Prvnimi objevenymi predstaviteli tohoto typu objekt( v zavéreéné fazi svého vyvo-
je byly bili trpaslici 40 Eridani B a Sirius B.%) Tyto hvézdy raného spektralniho typu
jsou fazeny mezi bilé hvézdy — odtud ,bili“ trpaslici. Pozdéji byly objeveny zhaveéjsi,
ale i chladnégjsi hvézdy tohoto typu. S tim, jak budou tyto hvézdy chladnout, stanou
se postupné nezarivymi ,Cernymi trpasliky”.

Bili trpaslici jsou konecnou vyvojovou fazi hvézd s pocatecni hmotnosti mensi nez
11 M,. V nasi Galaxii dospélo do tohoto stadia vyvoje asi 7 % hvézdné populace.

Stavba

Bili trpaslici jsou stabilni hvézdy v mechanické rovnovaze. Jadro hvézdy, obsahuijici
pfevaznou cCast jeji hmoty (95 %), je tvofeno elektronové degenerovanou latkou.
Obal jadra je tvofen nedegenerovanou latkou, ktera, na rozdil od vnitfku hvézdy, je
jen velmi Spatnym vodi¢em tepla. Hvézda ma i svou tenouckou a hustou atmosféru,
odkud k nam pfichazi zareni. Vnitfek bilych trpasliki je chemicky viceméné homo-
genni. Setkavame se tu zejména s té€zSimi prvky, jako jsou uhlik a kyslik; stavba
hvézdy vSak na tomto chemickém slozeni zavisi jen minimalné.

Prvni modely bilych trpasliku sestavil jiz v roce 1926 RICHARD H. FOWLER, zaklada-
tel teorie elektronové degenerace. Fowler téZ jako prvni odhadl, jakou povahu ma
zavislost poloméru degenerované hvézdy na hmotnosti. MUzeme tak ucinit i my, po-
uzijeme-li rovnice hydrostatické rovnovahy, kde misto dr budeme uvazZovat cely po-
lomér hvézdy R:

2/3

E—_G Mr N E~G M N p5/3 ~ M N gMg ~M N
ar =P R 'R R "R iRP: R
R~M—1/3

6) Sirius B byl objeven 1862 jako vedlejsi slozka nejjasnéjsi hvézdy hvézdné oblohy Siria optikem
Alvanem Clarkem. Existence pravodce v$ak byla pfedpovézena uz v roce 1834 némeckym ast-
ronomem a matematikem Besselem na zakladé rozboru vlastniho pohybu Siria A.

O Siriovi B dnes vime (viz Holberg, J. B., et al. (1998)), Ze efektivni teplota jeho prakticky Cisté
vodikové atmosféry (horni hranice He/H = 1.8 -10™) &ini podle méFeni druZice Extreme Ultraviolet
Explorer a druzice IUE (24 800+100) kelvinu, povrchové zrychleni g = (3,7+0,6) - 106 m s™.

Nova paralaxa Siria, zjisténa druzici Hipparcos je m = (0,37921+0.00158)", spole¢né s novodo-
bymi astrometrickymi daty vede k odhadu hmotnosti Siria B: M = (1,034+0,026) M  a poloméru
hvézdy: R = (0,0084+0,00025) R .
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Odhad byl oviem proveden za pfedpokladu, Ze ve hvézdé prevlada nerelativisticky
elektronové degenerovany plyn.

V letech 1928-30 ukazal SUBRAHMANYAN CHANDRASEKHAR (1910-95), zZe pfi vys-
Sich hmotnostech bilych trpasliki zacne mit elektronové degenerovany plyn v jejich
nitru povahu ultrarelativistického plynu. Zavislost poloméru na hmotnosti modelu de-
generované hvézdy se zpocatku fidi relaci R ~ MR, pak vSak klesa stale rychleji a
pro kritickou tzv. Chandrasekharovu hmotnost je tento polomér pravé nulovy. Stabilni
feSeni modelu degenerované hvézdy s hmotnosti nad tuto hmotnost neexistuji.
Hvézda hmotnéjSi se ve stavu elektronové degenerované hvézdy nezastavi a pfi
svém hrouceni pokracCuje dal az do stavu neutronové hvézdy, €i dokonce i Cerné diry.

Maximalni hmotnost bilého trpaslika byla teoreticky odvozena 1931 S. Chandra-
sekharem (1931). Pro bézné vnitini chemické sloZeni téchto hvézd &ini 1,4 M©.7)

Vyvoj

Bili trpaslici jsou vysledkem postupného vyvoje hvézd s pocate¢ni hmotnosti menSi
nez 11 M, jenz konCi zformovanim hutného zbytku hvézdy o hmotnosti mensi nez je
Chandrasekharova mez. Takto skonci pfes 85 % hvézd.

V bilych trpaslicich jsou vesmés ulozeny produkty jaderného hofeni — jeho nukle-
arni popel, jsou to tedy jakési hvézdné popelnice. Zde je tento popel ulozen dosti
bezpecné. K tomu, abychom rozptylili bilého trpaslika Siria B do prostoru by bylo za-
potrebi energie —E,,; asi 8 10" J, coz je zhruba tolik energie, kolik by ji Slunce doka-
zalo vyzafit za 6,5 miliardy let. Pomér energie nutné k rozmetani hvézdy do prostoru
k jeji celkové energii: —Epot/Mc2 = 4,4 -10™* neni prespfili§ vysoky. Existuje tedy jista
Sance, Ze by bylo mozné hvézdu dezintegrovat: stacilo by v ni explozivné zapalit
vesSkery uhlik a kyslik — energie detonace je s to prekonat gravitacni vazbu hvézdy.
K tomu skute¢né obCas dochazi — pfi vzplanutich supernov typu la.

K samovzniceni uhlikovych reakci mize dojit v interagujicich dvojhvézdach, kde
na uhliko-kyslikového bilého trpaslika pretéka latka hmoty z druhé slozky. ZvySujici
se hmotnost degenerované slozky vede Kk jeji mirné kontrakci, pficemz uvolnéna
energie se spotfebuje na ohfati nitra hvézdy. Teplota vnitfku roste az do okamziku,
kdy pfekona zapalnou teplotu zapaleni uhliku. Dojde k tzv. uhlikové detonaci, ktera
zpusobi demolici celé hvézdy.

Takovyto vyvoj je vSak spiSe vyjimecny, mnohem Castéji prochazi bily trpaslik po-
nékud jinou evoluci: Po odhozeni poslednich zbytk(l obalu hvézdy v podobé plane-
tarni mlhoviny se husty Zhavy degenerovany zbytek hvézd o teploté az 2 10° kelvi-
nu stava tzv. jadrem planetarni milhoviny, které svym kratkovinnym zarenim budi
k zafeni i vnitfni Casti planetarni mlhoviny. NejteplejSi znami osamoceni bili trpaslici
maiji efektivni teploty kolem 70 000 K, nejchladnéjsi 5 000 K. Svuj vykon Cerpaji ze

) Nejhmotng&j§im znamym bilym trpaslikem je zhroucena slozka v soustavé, ktera v roce 1992
vybuchla jako Nova Cygni 1992. Jeho hmotnost se udava na 1,25 Mg, - je to tedy vyrazné méné,
nez kolik €ini horni hmotnostni mez pro bilé trpasliky.
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zasob vnitfni energie. Ochlazovani nitra se zpocatku nejucinnéji déje prostfednictvim
neutrin, pozdé&ji hraje hlavni roli vyzarfovani z povrchu hvézdy. Béhem ochlazovani se
polomér stalice prakticky neméni — je to dano skuteCnosti, Ze teplota degenerace je
mnohokrat vétsSi nez teplota realna.

Povrch hvézd je vcelku maly, maly je tedy i zafivy vykon. Chladnuti hvézdy je na-
tolik pomalé, Ze dosud zadny z bilych trpasliki nestacil dospét do zavérecné vyvojo-
vé etapy — do stadia degenerovaného ¢erného trpaslika. V sou€asnosti je standardni
zarivy vykon bilych trpaslika asi 107 Lo-

V bilych trpaslicich, jejichz povrch vychladne na slunecni teplotu a vykon tudiz do-
sahuje fadové 107 Lo zacCne vnitfek bilého trpaslika krystalizovat. Az doposud vol-
na, kladné nabita jadra se zacinaji usporadavat do krychlové, prostorové centrované
krystalové mrizky. Hvézda postupné chladne a jeji vykon klesa. Nakonec se hvézda
ztrati jako nezafici degenerovany Cerny trpaslik.

Zcela zvlastni povahu ma vyvoj bilych trpaslikil v tésnych dvojhvézdach s preno-
sem latky. Zde mohou nastavat nejriznéjSi, ¢asto i velmi komplikované déje jako
jsou vzplanuti nov a trpasliCich nov vSeho druhu aj. Bude probrano zvlast v kapitole
zabyvajici se vyvojem tésnych dvojhvézd.

Spektra

Spektra bilych trpasliku se jiz na prvni pohled lisi od spekter jinych hvézd, byt stejného
spektralniho typu. Charakteristické je silné rozSifeni Car tlakem a mohutny gravitacni
Cerveny posuv AAA~107", Cerveny posuv je vysledkem ztraty energie fotonu nucené-
ho prekonat silné gravitacni pole, Ize jej vSak tézZ interpretovat jako ,nadbyte¢né vzda-
lovani bilych trpaslik(“ od mista pozorovatele. Statisticky dochazi ke stfednimu excesu
o velikosti 54 km s™'. Pfi znamé zavislosti poloméru na hmotnosti, Ize z této veliCiny
odvodit jak stfedni hmotnost bilych trpasliki: 0,56 M, tak i odpovidajici stfedni polo-
mér tohoto typu hvézd, ktery Cini 8 800 km.

Chemické slozeni atmosfér bilych trpaslikii je velmi nezvyklé. Z tohoto hlediska
pozorujeme nékolik spektralnich typl bilych trpasliki:

DA - atmosféry bilych trpasliki tohoto spektralniho typu jsou slozeny Cdisté
z vodiku. Pokud se zde setkavame s téz8imi prvky, pak je jejich zastoupeni desetkrat
az stokrat mensi nez ve slunecni atmosfére. Tento fakt se ovSem vztahuje jen na
tenkou atmosféru, pokud by byl vodikovy cely bily trpaslik, jiz davno by termonukle-
arné explodoval.

Rideji se setkavame s bilymi trpasliky, jejichz atmosféry jsou tvoreny gisté heliem
(typ DB) ¢&i jinymi prvky.

Pozorované chemické rozdily ve slozeni atmosfér jsou vysledkem predchoziho
vyvoje a dlouhodobého pusobeni silného gravitaéniho pole (105 gy) v relativné klidné
a tenké atmosfére. Za téchto podminek dochazi k chemické diferenciaci latky tak, ze
lehCi prvky vyplouvaji na povrch a vytvareji pak faleSnou informaci o chemickém slo-
Zeni bilych trpaslik(. Pokud u nékterych bilych trpaslik( v dusledku prfedchoziho vy-
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voje byly odvrzeny vesSkeré zbytky obalu obsahuijici vodik, pak se povrch dostane he-
lium. Neni-li zde pak ani to, dostavaiji pfilezitost i dalSi prvky skupiny uhliku.

U nékolika desitek bilych trpasliki byla pozorovana silna polarizace zareni (u po-
larl) pasobena silnym magnetickym polem, podobné jako Zeemanovo rozstépeni
spektralnich €ar. Indukce pozorovanych magnetickych poli jsou nezvykle vysoké: 10°
az 10" teslu.

Neéktefi bili trpaslici vykazuji rychlé svételné oscilace téhoz typu, jaké pozorujeme
napfiklad u cefeid. Hlavnim rozdilem tu je Casova Skala svételnych zmén — periody
téchto proménnych bilych trpaslikii se pohybuji mezi 10° az 10* s.

5.4 Neutronové hvézdy

Neutronové hvézdy jsou stabilni hvézdy v hydrostatické rovnovaze slozené prevazné
z neutronUl. Jejich existence byla predpovézena ve tficatych letech LVEM DAVIDOVYCEM
LANDAUEM (1908-1968), a to kratce po objevu neutronu JAMESEM CHADWICKEM (1891-
1974).%) WALTER BAADE (1893-1960) a FRITZ ZwICKY (1898-1974) v roce 1934 poprvé
spekulovali o mozné existenci suprahustych neutronovych hvézd. JACOB ROBERT
OPPENHEIMER (1904-67) a G. M. VOLKOFF (1939) dokazovali teoreticky moznou exis-
tenci neutronovych hvézd jiz podrobné.

V roce 1968 byly ztotoznény s radiovymi a optickymi pulzary, v roce 1971 pak od-
haleny v rentgenovych pulzarech a vybuchujicich zdrojich rentgenového zafeni,
v roce 1975 byly nalezeny téz v tzv. bursterech. Dosud bylo objeveno nékolik stovek
neutronovych hvézd.

Hustota v neutronovych hvézdach, stejné jako ve v8ech hydrostaticky rovnovaz-
nych hvézdach, roste smérem k centru, kde dosahuje nebo i prekracuje hustotu ato-
movych jader (kolem 2 -10"" kg m™). Z tohoto hlediska byvaji neutronové hvézdy né-
kdy oznaCovany jako giganticka atomova jadra s 10°’ nukleony. Zasadni rozdil oproti
béZznym jadrdm tkvi v tom, Ze neutronové hvézdy drzi pohromadé gravitace, nikoli
jaderné sily.

Hraniéni hmotnost. Plivod

PFi vypocétech modelll neutronovych hvézd se stfetdvame s rfadou teoretickych pro-
blému: a) stale je$té nezname dobre pribéh stavové rovnice pfi velmi vysokych hus-
totach a tlacich — stanoveni prabéhu je prubifskym kamenem jaderné fyziky a fyziky
elementarnich €astic, b) vypoclty komplikuji efekty obecné teorie relativity — tlak ma
nezanedbatelnou hmotnost a plsobi gravitaéné, v blizkosti neutronovych hvézd do-
chazi k znatelnému zakfiveni Casoprostoru.

Pravé tyto relativistické efekty omezuji existenci libovolné hmotnych neutronovych
hvézd. ProtoZe prvni teoretické zdivodnéni meze hmotnosti neutronovych hvézd po-
dali v roce 1939 nezavisle Lev D. Landau a John Oppenheimer spole¢né s Volkoffem,

®) Anglicky fyzik, v roce 1926 objevil neutron a uréil jeho hmotnost, za coz obdrzel 1935 Nobelovu cenu.
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nazyva se tato mez Landauovou-Oppenheimerovou-Volkoffovou mezi, zkracené LOV-
mezi. VétSina odhadu limitni hmotnosti neutronovych hvézd leZi v rozmezi od 1,4 Mg
do 2,7 My Velka nejistota odrazi nejistotu v nasi znalosti chovani elementarnich Castic,
které se v nitru neutronovych hvézd takika dotykaji. Napfiklad u neutron musime brat
ohled na vzajemné pUsobeni prostfednictvim jaderné interakce — viastnosti jadernych
sil vSak nejsou jeSté dobre prostudovany, vime napfiklad Ze pfi menSich hustotach
jsou pritazlivé, pfi jadernych hustotach pak i odpudivé. VSe komplikuje i vznik novych
¢astic (mezonu a hyperon() z neutrond, které tak uprazdriuji fazovy prostor.

Neutronové hvézdy bézné vznikaji zhroucenim vnitfku velmi hmotnych hvézd pfi
vybuchu supernovy. Pokud je hmotnost zbytku vétsi, nez je ona kriticka hmotnost,
pak gradient tlaku vznikajici ve hroutici se neutronové hvézdé nestaci zastavit kolaps
a hvézda se zhrouti v ¢ernou diru.

Existuje vS§ak i jista minimalni hmotnost neutronové hvézdy — kolem 0,1 Mg. V mé-
né hmotnych neni tlak dostateCny k tomu, aby zde samostatné neutrony nerozpada-
ly. Navic se zatim nepodafilo najit vyvojovy scénaf, pfi némz by mohly vzniknout ne-
utronové hvézdy s hmotnosti o dost menSi nez 1 M@.g)

Pokud se vyskytuji neutronové hvézdy ve dvojhvézdé, Ize stanovit i jejich hmotnosti
— nejspolehlivéji je zndma u dvoijitého (,relativistického) pulzaru PSR 1913+16 '°):
Myy = (1,4210,12) M. Pozorované hmotnosti neutronovych hvézd vcelku potvrzuji
spravnost sou€asné teorie stavby téchto neutronové degenerovanych objektu.

Modely a stavba

Z modelu stabilnich neutronovych hvézd vyplyva, ze podobné jako u bilych trpasliku
polomér neutronové hvézdy s rostouci hmotnosti klesa. U limitni hmotnosti klesa po-
lomér hvézdy jen na 7—10 km.

Typickou neutronovou hvézdou je zfejmé objekt o hmotnosti 1,3 M. Rizné mode-
ly vedou k odhadu poloméru takové hvézdy na 18 az 10 km, pficemz gravitacni po-
lomér hvézdy (Schwarzschildav) je 4 km. Centralni hustota pak vychazi v rozmezi od
310" kgm™ do 210" kgm™. Vazebna energie: AMc® =(0,10 az 0,14) M,c
=(1,8 az 2,5) 10* joult odpovida objemu energie, kterou by dnesni Slunce s ne-
zménénym vykonem vyzafilo za tfi biliony let (!). Je tedy podstatné vétsi, nez energie
uvolnéna za cely pfedchozi vyvoj jadernymi reakcemi (zde maximalné 1%).

Neutronové hvézdy zpravidla rychle rotuji. Mez stability vzhledem k odstfedivému
zrychleni vznikajicimu na rovniku hvézdy odpovida rotacni periodé (8 az 3) 107 s.
Nékolik pulzaru se této hrani¢ni hodnoté docela blizi. Gravitaéni ¢erveny posuv stan-
dardni neutronové hvézdy leZi v rozmezi 0,13 az 0,30.

%) Nejméné hmotnou pozorovanou neutronovou hvézdou je slozka binarniho pulzaru
J2019+2425, jejiz hmotnost se odhaduje na 1,2 Mg,

'%) Relativisticky pulsar v roce 1974 objevili a popsali Russell A. Hulse a Joseph H. Taylor (1975).
Za svUj objev, jez znamenal velky pfinos pro astronomii i fyziku, ziskali 1993 Nobelovu cenu za fy-

ziku.
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Gravitacni Cerveny posuv z hvézdy o poloméru R Ize vypocitat ze vztahu:

z= -1,
1_Te
R
kde r, je jeji gravitaCni polomeér. Ten je jednoznacné ur¢en hmotnosti hvézdy:
_,GM
rg=2 z

Jestlize se polomér hvézdy blizi gravitanimu poloméru, pak ¢erveny posuv roste nade vdechny
meze. Je-li naopak ry/R malé Cislo (spliiuji bili trpaslici a vSechny ostatni béZné hvézdy), uvedeny
vztah prejde na jednodussi vztah, odvoditelny i ze zakonu klasické fyziky:

_GM

TR
Z teoretickych vypoétl hvézdné stavby vyplyva nasleduji model standardni neutro-
nové hvézdy:
e atmosféra o tloustce radové 10 mm
e vneéjsi klira, v niz dominuje elektronova degenerace, o tloustce nékolika set metrd
e rozhrani, v némz jsou ukotveny supratekuté kvantové viry
e vnitfni kldra, v niz hlavni roli hraje neutronova suprakapalina, o tloustce radové

1 km
e jadro, obsahujici supratekuté neutrony, zbytky jader, protony a ultrarelativistické de-

generované elektrony, o poloméru fadové 10 km a s hustotou kolem 10" kg m=.
¢ Ve hmotnych neutronovych hvézdach, kde hustoty pfekracuji 10'"® kg m™°, zaénou

vznikat, pfipadné i pfevladat i nové Castice: piony, mezony, hyperony, snad i

kvark-gluonova plazma. Takto pretvofena neutronova latka zde pak tvofi hypote-

tické jadérko o priméru par kilometrd.
Vzhledem k tomu, Ze pfi velmi rychlém kolapsu, jimz neutronova hvézda vznika, se
nemUze téleso dostate¢né ucinné zbavit momentu hybnosti, roztaceji se mladé neut-
ronové hvézdy az k samotné mezi stability. Postupem €asu se v3ak rotace brzdi, jak
to pozorujeme u pulzaru.

Podobné se zvySuje indukce magnetického pole. Je to disledek skuteénosti, zZe
magnetické pole je zamrzlé do idealné elektricky vodivé latky hroutici se Casti hvézdy.
Magneticky tok @ zUstava zachovan, magneticka indukce roste nepfimo Umeérné pru-
fezu hvézdy, Cili nepfimo umérné kvadratu poloméru hvézdy (B ~ (b/Rz). Z tohoto du-
vodu u nich pozorujeme mimoradné vysoka magneticka pole fadu 10° tesld.)

Radiové pulzary

Po neutronovych hvézdach se intenzivné patralo uz tficatych let. Nebylo vSak pfilis
jasné, jak by se mély projevovat. Pravda, neutronové hvézdy, zejména kratce po

™) Vibec nejsilngjsi magnetické pole u pulzart, a ve vesmiru vibec, bylo nalezeno u zdroje
SGR1806-20, ktery vykazuje ob&asna vzplanuti zafeni gama. Indukce jejiho, pozvolna se rozpa-
dajiciho magnetického pole se odhaduje na 10" tesld. (Pro srovnani: horizontalni slozka magne-
tické indukce v Brné je asi 22 uT!) Objektim tohoto typu se fika magnetary.
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vzniku, by mély byt dosti horké — jejich efektivni povrchova teplota by v té chvili moh-
la Cinit i nékolik miliont kelvinl. Prestoze polomér hvézdy &ini jen nékolik kilometrd,
zarivy vykon hvézdy by mél byt srovnatelny s vykonem slunecnim. Nicméné naprosta
vétSina vykonu takové neutronové hvézdy je vyzarena v oboru mékkého rentgenové-
ho zareni. V optické oblasti, kde se provadi rozhodujici ¢ast stelarniho vyzkumu, zafi
velmi slabé — absolutni hvézdna velikost odpovida 19 mag!

Mladé neutronové hvézdy se vSak mohou prozradit i jinak — interakci svého silné-
ho magnetického pole sklonéného k rotacni ose s okolim. Takovéto objekty vysilaji
do prostoru Uzce smérované prevazné radiové zareni. Vysilani téchto tzv. pulzart je
dotovano ze zasob rotacni energie. Otacky zprvu rychle rotujici neutronové hvézdy
se postupné zvolruji a vykon hvézdy s ¢asem klesa.

Prvni Ctyfi radiové pulzary objevili JOCELLYN BELLOVA a ANTHONY HEWISH v roce
1968. Jesté téhoz roku vysvétlil jejich podstatu THoMAS GoLD (1968), ktery v nich od-
halil dlouho hledané neutronové hvézdy se silnym dipdlovym magnetickym polem,
jehoz osa svira s osou rotace nenulovy Uhel. Alternativni vysvétleni pulzar jako
rychle rotujicich bilych trpasliki selhava u pulsari s periodou mensi nez 1 s, Cili
mensi neZ je rotaéni mez stability téchto hvézd.'?)

V soudasnosti je zndmo pres tisic radiovych pulzar(.”) Nejintenzivnéiji tyto pulzary
zari v pasmu metrovych az centimetrovych vin, proto se o téchto objektech téz mluvi
jako o tzv. radiovych pulzarech. Pulzary se zpravidla oznaCuji zkratkou PSR + soufad-
nice, tj. rektascenze a deklinace, ve tvaru hhmmz°°. Pulzar v Plachtach (Vela) PSR
0833—45 ma rektascenzi 8n33m, deklinaci —45°.

VétSina pulzarli se nachazi ve vzdalenosti do 1,5 kpc, jejich rozloZeni na obloze je
viceméné izotropni. Mnoho pulzar( (zejména téch ve vysokych galaktickych Sirkach)
se vyznacuje vysokymi prostorovymi rychlostmi — zpravidla jde o byvalé Cleny tés-
nych dvojhvézd, které se vybuchem supernovy dynamicky rozpadly. Bylo jiz naleze-
no pres 30 pulzaru v centralnich ¢astech galaktickych kulovych hvézdokup.

Periody pulzaci jsou rozmanité: pozorujeme nékolik desitek pulzaru s extrémné
kratkymi periodami — tzv. milisekundovych pulzari (nejkrat§i znama perioda
1,56 ms), Casto je nachazime v kulovych hvézdokupach. Nejdeli pozorovana pe-
rioda radiového pulzaru je 4,3 sekundy. Median period ¢&ini 0,66 s, 80 % prfipadu
leZi v intervalu 0,25-2 s.

Pulzni periody se s ¢asem zpravidla prodluzuji. Je to dUsledek pfenosu mo-
mentu hybnosti rotujici neutronové hvézdy do okoli prostfednictvim interakce jeji-
ho magnetického pole s elektricky nabitymi Casticemi v jeji blizkosti. Vykon ,vysi-
lani pulzaru“ zhruba odpovida ¢asovému ubytku rotacni energie brzdéné hvézdy.
O milisekundovych pulzarech se soudi, ze se na vysoké obratky roztoCily doda-

12) Budiz poznamenano, Ze rok pfedtim FRANCO PACINI (1967) publikoval praci, v niZ dokazoval,

Ze rotujici neutronova hvézda s magnetickym polem by se méla prozradit silné proménnym zare-
nim. K objevu pulsarl v8ak doslo nezavisle na ni.

13) Tisici pulzar s oznaCenim J1524-5709 objevil 13. 11. 1998 mezinarodni astronomicky tym pro-
stfednictvim 64-m radioteleskopu v Parkesu (Australie) v jiznim souhvézdi Kruzitka.
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te¢né v dusledku pfenosu momentu hybnosti pfi akreci latky z druhé slozky dvoj-
hvézdy. Jde tedy vesmé&s o pomérné staré neutronové hvézdy (vice nez miliardu
let), jejichz magnetické pole silné zeslablo a proto je interakce s hvézdnym okoli
slaba: otacky hvézd se brzdi velice pomalu.

Jakkoli je prodluzovani periody rotace viceméné rovnomérne, zaznamenali jsme u desitky vesmeés
mladych pulzar(i nahla, skokova zkraceni periody rotace o 10" a2 3107 s. (U pulzaru Vela 0833—
45 bylo od roku1969 pozorovano jiz tucet takovych skoku). Tyto udalosti svéd¢i o nenadalé prestavbé
usporadani nitra neutronové hvézdy, souvisejici nejspis s utrzenim a novym ukotvenim supratekutych
virovych proudnic na rozhrani vnéjsi a vnitini kury.

Nejuspésnéjsim modelem pulzaru je neutronova hvézda se silnym dipélovym mag-
netickym polem, jehoz osa je sklonéna k rotaCni ose. VoIné elektrony zachycené v mag-
netosféfe hvézdy jsou magnetickym polem a rotaci hvézdy urychlovany na rychlosti
blizké rychlosti svétla. Elektrony opisuji spiraly (Sroubovice) kolem magnetickych siloCar
a vyzarfuji pfitom synchrotronové zareni, pfevazné v oboru radiovych vIn.14) Elektrony
vyzaruji své zarfeni pfednostné v uzkém kuzelu s osou odpovidajici ose Sroubovice — ve
sméru magnetickych siloCar. Podstatna €ast jejich zarivého vykonu je tak soustfedéna
v Uzkém kuzelu s osou v ose magnetického dipolu.

S tim, jak se hvézda otaci, opisuje svazek synchrotronového zafeni kuzel s peri-
odou rotace hvézdy. V ¢asti prostoru pak muze vzdaleny pozorovatel sledovat pravi-
delné se opakujici zablesky, podobné jako je tomu u majaku — hovofime proto o tzv.
majakovém modelu pulzaru. Prubéh vysilani pulzaru neni prosty — hlavni impulz o
délce 1 az 10 % periody ma komplikovanou strukturou skladajici se z fady zableska,
ve fazi 0,5 Casto pozorujeme vedlejSi impulz. Majakovy model udava jen zakladni
predstavu, podrobnéj$i modely se musi porvat i s fadou detaill pozorovaného cho-
vani pulzara.

Pozorovany pribéh se cyklus od cyklu lisi, coz zfejmé neni dano zménou vlastnosti vyzafova-
ni vlastniho pulzaru, ale spiSe zménami prostfedi mezi pulzarem a nami. Zde dochazi k jevu po-
dobnému scintilaci hvézd, radiova jasnost zdroje s konstantnim vykonem silné kolisa s tim, jak se
podél zorného paprsku méni koncentrace volnych elektrond. To umoznuje studovat dynamické
vlastnosti mezihvézdné a meziplanetarni latky. DllezZitou informaci zde pfinasi pozorovana zavis-
lost okamziku maxima na vinové délce. Vzajemny posuv je dlsledkem odliSné rychlosti Sifeni
v prostiedi s uréitou koncentraci volnych elektron(i v prostoru mezi nami a pulzarem.
Z zachyceného vysilani pulzard na riznych vinovych délkach pak mizeme ziskat dulezitou in-
formaci o rozlozeni mezihvézdné latky v riznych smérech.

Pozorovani radiovych pulzarli nam poskytuje informace o vnitfni stavbé neutrono-
vych hvézd, pomaha studovat vlastnosti a rozloZzeni mezihvézdné latky v prostoru
a poskytuje nam unikatni moznosti testovani teorie gravitace.

14) Optické synchrotronové zareni je vyjimkou, produkuje je pulzar v Krabi mlhoviné a jiz zminény

pulzar v Plachtach.
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5.5 Cerné diry

U hvézd s velmi vysokou pocatecni hmotnosti (50 My a vice), pokracuje v jejich cent-
ralnich oblastech jaderny vyvoj velice rychle: probéhnou zde veSkeré mozné exo-
genni jaderné reakce a vytvofi se hmotné Zelezné jadro, v némz jaderné reakce jiz
nehofi. Je-li hmotnost jadra vyssSi nez limitni hmotnost neutronoveé hvézdy (asi 3 M),
pak jiz nic nemuze pokracujici kolaps odvratit ani zastavit. Stabilni FeSeni neexistuje.
Gravitacni sily se zde stanou zcela dominantni, za¢ne rychly kolaps. Vnéjsi vrstvy
hvézdy exploduji, hvézda vybuchuje jako tzv. supernova typu | b. Uvnitf vSak kolaps
nezadrzitelné pokracuje. Vnitfek hvézdy se méni v tzv. ¢ernou diru, objekt zahustény
natolik, Ze jeho vlastni gravitace napfisté zabrani Cemukoli, aby z n&j uniklo do vnéj-
Siho prostoru.

Prvnim, kdo studoval otazku existence hvézd s natolik vysokym gravitacnim zrychlenim, ze

z jejich povrchu nemuze uniknout ani svétlo, byl britsky reverend a fyzik JOHN MITCHEL (1784).

Po ném se o totéz pokousSel i Laplace, ktery si poloZil otazku, jaka musi byt hmotnost télesa

zadané hustoty, aby z n&j byla unikova rychlost vétSi nez rychlost svétla. Oba pfirozené vy-
chazeli z klasické Newtonovy teorie gravitace.

Realisticky vypocet v ramci obecné teorie relativity uvefejnil 1916 Karl Schwarzschild. Model ro-
tujici €erné diry vytvofil 1963 radiofyzik a astronom ROBERT KERR. DalSi vyznamné prace
o vlastnostech Cernych dér publikovali zejména Subrahmanyan Chandrasekhar, JOHN ARCHI—
BALD WHEELER, JAKOV BORISOVIC ZELDOVIC, RICHARD PENROSE, a STEPHAN W. HAWKING, které-
mu se podafilo propojit obecnou teorii relativity a kvantovou mechaniku (vypafovani ¢ernych
dér). Sam pojem ¢erna dira pochazi od Wheelera (1968).

Schwarzschildovo reseni. Obzor udalosti

Pokud vychazime ze zjednoduSeného modelu nerotujici nenabité sféricky symetrické
Cerné diry, pak nam situaci popisuje tzv. Schwarzschildovo rfeseni, kde rozhodujicim
pojmem je tzv. limitni Schwarzschildiv neboli gravitacni polomér télesa r:

r=2GM

g CZ

vigwvivys

jsou efekty obecné teorie relativity. Pro télesa s polomé&rem mensim nez je gravitacni
neexistuje stabilni feSeni, kazdé se nutné musi zhroutit v tzv. Cernou diru.

Gravitacni pole idealizované nerotujici Cerné diry zakfivuje prostorocas, méni jeho
vlastnosti. Cim vice se blizime k tzv. obzoru udélosti, tim pomaleji tam pro vzdalené-
ho pozorovatele plyne ¢as. Testovaci hodiny se zpozduji. Toto zpomaleni Ize méfrit
napfiklad zménou frekvence monochromatického zareni, vznikajiciho pfi preskoku
elektronu mezi dvéma energetickymi hladinami v atomu. Je-li vfrekvence vyslaného
zareni a v’ pozorovana frekvence téhoz zafeni daleko od hvézdy, pak plati:
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Pro r — ry jde v’k nule, Cili tu nastava nekonecné velky Cerveny posuv.

Pozorujeme-li z velké dalky kolaps télesa, které se ve svém vlastnim ¢ase zhrouti v €ernou di-
ru, zjistime, Ze jak se povrch télesa blizi gravitatnimu poloméru, kolaps se zpomaluje, az se na-
konec zcela zastavi, zamrzne na tomto poloméru. Sou¢asné Cerveny posuv vzroste nade vSech-
ny meze, téleso velmi rychle pfestane vyzafovat. Téleso se z poloméru R zhrouti na gravitacni
polomeér r, za vlastni konecny Cas .
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Ve se tedy déje v Gasové skale 107 s.

Z hlediska pozorovatele spojeného s hrouticim se télesem je v8ak za koneCny €as dosazeno
nejen kritického poloméru r, ale i nulového poloméru, realné téleso se zhrouti do bodu, do singula-
rity s nulovym objemem."®) Projde-li testovaci bod jednou gravitaénim polomérem, jiz nemdize vy-
slat signal mimo tento prostor, rovnéz v této chvili nelze Zadnym zplsobem kolaps odvratit — dojde
k zdméné Casové soufadnice a vzdalenosti od centra. Tak, jak nelze obratit smér chodu Casu, tak
nelze odvratit neustalé zmensovani soufadnice poloméru. V kratkém okamziku padu od gravitacni
sféry do singularity je pozorovatel odménén skutecnosti, Ze v groteskni zkratce zhlédne veskery
budouci vyvoj vesmiru. Bohuzel o tom jiz nevyda zadné svédectvi, nebot je od svéta oddélen ne-
prostupnou hranici tzv. obzoru udalosti, ktery je zde totozny se Schwarzschildovou sférou. Prostor
pod ni je uzavieny, nic se z néj uz zpét nedostane.

Obecné ¢erné diry

Popsany pfipad je ovSsem jen akademicky, ponévadz v realném pfipadé kolabujici té-
lesa vzdy rotuji, a takrka vzdy museji byt néjak nabita. Pfi kolapsu télesa do cerné diry
se zachovava jen velmi malo vlastnosti télesa, v podstaté jen makroskopické charakte-
ristiky - celkové hmotnost M moment hybnosti L a celkovy naboj Q. Iv?eéeni pro tyto

viiwvs

Vigwiwvs

Jeji obzor udalosti Je mensi a neni totozny s pozorovatelsky dulezitou plochou neko-
nec¢ného ¢erveného posuvu. Prostor mezi nimi se nazyva ergosféra, ktera je dulezita
z hlediska energetiky ¢erné diry. Odtud Ize tzv. Penrosovym mechanismem Cerpat
energii odpovidajici az 29 % puvodni hmotnosti rotujici €erné diry. Rotujici ¢erné diry
tak mohou byt tim nejefektivnéjSim zdrojem energie, ktery zname.

Detekce ¢ernych dér

V soucasnosti se do faze ¢ernych dér dostavaji bud hvézdné objekty hmotnéjSi nez 2
az 3 Mg nebo podstatné hmotnéjsi objekty (106 - 10° M), vznikajici slévanim hveézd
v centrech kulovych hvézdokup nebo galaxii ¢i kvasaru.

Prokazat existenci ¢erné diry vzniklé kolapsem hvézdy je svizelné, protoze Cerna dira do pro-

storu nevysila prakticky Zadné detektovatelné zareni. Chova se v podstaté jako hmotny bod a da
se objevit jen nepfimo, prostfednictvim svych gravitacnich G¢ink{i na okolni hmotu. Vypocty pro-

15) Realného pozorovatele kone¢nych rozmérd by ovSem gravitaéni slapové sily ve vertikalnim
sméru mocné natahly a v horizontalnim sméru naopak stlacily.
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vedené pro osamocenou ¢ernou diru, na niz dopada mezihvézdna latka, vSak ukazuji, ze jeji vy-
kon bude mizivy ~ 10°° W.

Mnohem snazsi bude objevit ¢ernou diru, pokud je slozkou dvojhvézdy. Jsou-li od
sebe slozky dostateCné vzdaleny, bylo by mozné existenci Cerné diry odvodit
z obézného pohybu druhé, viditelné slozky. Pokud bychom nasli dvojhvézdu, kde by
jedna ze slozek byla neviditelnd a méla sou¢asné hmotnost vétSi nez je mez stability
degenerovanych hvezd, tj. byla-li by hmotng&jsi nez 3 Mg, mélo by jit o Cernou diru.

Jesté prukaznéjsi je to ovSem v pfipadé, kdy je ¢erna dira slozkou tésného podvoj-
ného systému, vnémZ latka normalni sloZzky pietékd na zhrouceny objekt.
Cyg X-1 =V 1327 Cygni, s normalni slozkou v podobé modrého hmotného veleobra
spektralni tfidy O 9,5 s obéznou dobou slozek 5,6 dni. Dale se hovofi o zdrojich ve
Velkém Magellanové oblaku LMC X-3 B, A 0620-00 ¢i V 404 Cygni aj.

Cetnost &ernych dér je vSak miziva, ponévadz k jejich vzniku je zapotiebi, aby po&a-
teCni hmotnost hvézd byla mimofadné vysoka — vétsi nez 50 Mg, a takovych hvézd se
rodi velice malo. Cerné diry hvézdnych hmotnosti jsou tak sice teoreticky vysoce zaji-
mavé a lakavé objekty, z hlediska fyziky béznych hvézd vSak maji jen okrajovy vyznam.
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5.6 Ulohy, literatura

Ulohy, problémy

1. Kolik energie by se uvolnilo pfi jaderné pfeméné uhliku o hmotnosti 1,4 My na zelezo.
Porovnejte tuto energii s potencialni energii bilého trpaslika o téZe hmotnosti a poloméru
odpovidajicimu poloméru Marsu. Je pravda, Ze by touto termonuklearni detonaci bylo
mozné zminéného bilého trpaslika rozmetat do prostoru?

[Kompletni fazi uhliku na Zelezo Ize uvolnit 6,9 10* joull, potencialni energii do-
tyéného bilého trpaslika Ize odhadnout na -2,5 10" jould, ,vyhozeni do povétfi“
je mozné.]

2. Odvodte vztah mezi unikovou rychlosti v, z povrchu bilého trpaslika a pozorovanou
hodnotou gravitacniho rudého posuvu vyjadieného a) v bezrozmérnych jednotkach z nebo
b) ve formé ,nadbytecné rychlosti“ V,. c) Pro stfedni hodnotu V, = 54 km s” vypoctéte
hodnotu unikové rychlosti. Je tento postup aplikovatelny i pro neutronové hvézdy?

[(a, b) v, =cVz=V(V, ¢), (c) v, = 4000 km/s.]

3. Teoretickou zavislost mezi polomérem bilého trpaslika R v km a jeho hmotnosti M v Mg
vintervalu 0,5 az 1,2 Mg Ize aproximovat pfimkou: R = 12 900 — 7 350 M. Pozorovany
stfedni gravitaéni posuv pozorovany u bilych trpaslikd typu DA &ini 54 km/s. Vypoctéte
z téchto predpokladu jaky je stfedni polomér a stfedni hmotnost skupiny bilych trpasliku
typu DA.

[0,54 Mg, 8900 km]

4. Jakou maximalni rychlost mize mit elektron po B-rozpadu neutronu. Jaka mize byt ma-
ximalni energie uvolnéného neutrina?

[nejvyse 92% c; 1,39 10 kg = 1,53 m, = 1,25 -10"° J = 0,78 MeV ]

5. Zelezo je prvek, v jehoZ jadru jsou nukleony nejtésnéji vazany. Efektivni polomér jadra
Fe® je 5,6 10"° m. Porovnejte hustotu tohoto jadra s hustotou typické neutronové hvéz-
dy o poloméru 14 km a s hmotnosti 1,3 M. Diskutujte.

[hustota jadra 1,3 10" kg/m3, stfedni hustota neutronové hvézdy 2,2 10" kg/m3

6. Neutronova hvézda je vysledkem kolapsu elekironové degenerovaného jadra hmotné
hvézdy. Pfedpokladejte, Ze se pfi zhrouceni polomér objektu zmensi 400krat. Vite-li Zze
neutronova hvézda se pfi vzniku oto€i 100krat za sekundu a ma magnetické pole o in-
dukei 10° tesll, odhadnéte minimalni hodnoty téchto veli€in v objektu, z néhoz neutrono-
va hvézda vznikla.

[6000 T, P = 27 min.]
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7. Odhadnéte charakteristickou tloustku atmosféry neutronové hvézdy tvofené ionizovanym
vodikem o teploté 10 K. Hmotnost neutronové hvézdy necht je 1,2 Mg, polomér 12 km.

[0,15 m.]

8. Odhalte co nejvice astrofyzikalnich chyb a bludd v nasledujicim textu prevzatém
z Casopisu Kozmos 1998, 5, str 2. ,Exoticky pulzar:

Ako neutrénové hviezdy vznikaju? Tieto objekty su viastne pozostatkami
volakedajsich velmi hmotnych hviezd. Ked’ hviezda spali svoje jadrové palivo, jej
rovnovaha sa naru$i. Tlak Ziarenia uz nedokazZe vyrovnavat tlak vrstiev leZiacich
nad jadrom. Nastane kataklizmaticky gravitacny kolaps, ¢o sa prejavi prudkym
narastom tlaku a teploty. Za takychto podmienok su jadra v centralnej oblasti
natlatené tesne vedla seba a zmrStovanie uz nemézZe dalej pokraCovat.
Désledkom tejto evoldcie je napokon explozia, ktord vymrsti vonkajSiu obalku do
okolitého priestoru.

Vybuchom nevyvrhnuté centralne oblasti supernovy sa po expldzii zacnt opéat
zmfStovat. Pri obrovskom tlaku sa zacnu spajat elektrony s proténmi na
neutrény. PretoZze neutrony nemaju elektricky naboj, v zmrstujlcej sa hviezde sa
nahromadia vedla seba. Superhusta latka zastavi gravitacny kolaps a vznikne

neutréonova hviezda.
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6 Fyzika dvojhvezd

6.1 Uvod

Valna vétSina hvézd ve slune¢nim okoli je vazana ve dvojhvézdach a vicenasobnych
hvézdnych systémech. Tato vazba je gravitacni, hvézdy ve dvojicich krouzi po elip-
sach, v jejichZz spoleCném ohnisku je tézidté soustavy. Pokud jsou trojhvézdy, Ctyr-
hvézdy a vysSi hvézdné soustavy dlouhodobé stabilni, Ize je z dynamického hlediska
vzdy chapat jako podvojné soustavy. Napfiklad stabilni trojhvézda sestava z tésné
dvojhvézdy, ktera obiha kolem spolecného tézisté s treti slozkou, ktera je nékolikrat
dal. Dvojhvézda a treti sloZzka tak tvofi podvojny systém. U Ctyrhvézd jsou mozné dvé
stabilni varianty: (((1+1)+1)+1) nebo ((1+1)+(1+1)). Zakladem jsou tedy vzdy dvoj-
hvézdy a proto se v dalSim vykladu omezim jen na fyziku dvojhvézd, z niz ovSem fy-
zika vicenasobnych hvézdnych soustav vyplyva.

Dvojhvézdy podle zpusobu objevu délime do &tyr typl (ty se mohou v konkrétnich

pfipadech prolinat):

a) dvojhvézdy vizualni — na dvé slozky byly rozloZeny opticky, nejcastéji pomoci
dalekohledu;

b) dvojhvézdy astrometrické — ty byly odhaleny na zakladé nerovhomérnosti ve
vlastnim pohybu jasnéjSi ze slozek;

c) dvojhvézdy spektroskopické — byly nalezeny podle periodickych zmén polohy
spektralnich ¢ar, k nimz dochazi pfi obéhu slozek v dusledku Dopplerova efek-
tu;

d) dvojhvézdy zakrytoveé — nalezeny podle svételnych zmén soustavy, jejiz slozky
se pfi orbitalnim pohybu vzajemné zakryvaji.

6.2 Vizualni dvojhvézdy

Historie objevu

Zajem o tésné hvézdné dvojice projevil jiz Galileo Galilei, 0 némz je znamo, ze spolu
se svym kolegou Benedettem Castellim rozlozili svymi dalekohledy fadu hvézd na vi-
zualni dvojhvézdy nebo trojhvézdy. Jmenujme alespon Mizar (1616), 9" Orionis —
Trapez (1617) Ci B Scorpii.
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Zajem Galilea a Castelliho o podvojné hvézdy byl diktovan snahou o zmérfeni roc¢ni paralaxy
hvézd, kteryzto objev by mohl znamenat rozhodujici argument ve prospéch heliocentrické teo-
rie, jiz byli zastanci. Galileovi bylo zfejmé, zZe velikosti paralaktickych elips pfi oCekavanych
vzdalenostech hvézd jsou natolik malé, Ze je neni mozné standardnimi metodami zméfit. Sam
proto pfiSel se vtipnou metodou, ktera slibovala vyrazné zpresnéni téchto méreni. Doporudil
méfit vzajemné posuvy rizné jasnych hvézd, které se na oblohu promitaji blizko sebe. Slabsi,

a tedy dle o¢ekavani mnohem vzdalengj$i slozka, by se vic¢i hvézdné obloze neméla takrka

vibec pohybovat a mohla by tak poslouzit jako idealni opérny bod pro presné méreni paralak-

tického pohybu blizsi z hvézd.

Bylo jen nutno najit vhodnou dvojici uhlové blizkych, ale jasnosti rozdilnych hvézd. Je mozné,

ze takovou dvojici Galileo nalezl, bohuzel, zadné znamky vzajemného paralaktického pohybu

nenasel. Uspéch s touto metodou slavili az astronomové o vice nez dvé stoleti pozdéji.
O tom, Ze by slozky nalezenych dvojic mohly tvofit fyzické dvojice, zfejmé vibec ne-
uvazovali. Naopak, ve shodé s ostatnimi soudili, Ze vSechny hvézdy jsou, podobné
jako Slunce, osamocené.") Pokud se na obloze vyskytla dvojice, jednalo se podle
tehdejSich pfedstav nutné o dvojhvézdu zdanlivou — optickou, kde sloZky dvojhvézdy
sice vidime ve zhruba stejném sméru, tyto slozky jsou vSak od nas riizné daleko a
jsou tedy od sebe prostorové znacné vzdaleny.

V roce 1767 vSak reverend John Mitchell dokazal, Zze takovych pozorovanych dvojic
je na hvézdné obloze podstatné vic, nez kolik by odpovidalo prosté nahodé. Dikaz to
vSak byl pouze statisticky, a proto jej tehdy nikdo nebral pfilis vazné. Statistika si svoje
misto v procesu poznavani tehdy teprve vybojovavala.

V roce 1782 William Herschel sestavil prvni fadny katalog hvézdnych dvojic, obsa-
hujici 282 dvojhvézd. O dva roky pozdéji tento soupis rozsifil o dalSich 434 dvojic.
Katalogy, kromé oznaceni a soufadnic dvojhvézdy udavaly jesté dalSi dvé veliCiny,
které charakterizovaly dvojici: uhlovou vzdalenost slozek a jejich vzajemné natoCeni
— Cili tzv. pozi¢ni uhel.

Motivaci pro tak rozsahlou praci Herschelovi opét nebyly dvojhvézdy samotné, ale snaha zmé-

fit paralaxu Galileiho metodou. Paralaktické posuvy chtél méfit u vice dvojic a zminéné kata-

logy mu mély pomoci vybrat si vhodné kandidaty. Lze ovSem namitnout, Ze to s po¢tem ucha-
zecdu ponékud prehnal. ..

Po radé let se peclivy William Herschel ke svym kataloglim vratil a v§echny katalogi-
zované dvojice znovu peclivé proméfil. U padesati dvojic zjistil vyznamné rozdily, kte-
ré nebylo mozné svést na pozorovaci chyby. Zejména u pozi¢nich uhlu bylo zfejmé,
Ze se hvézdy ve dvojici vzajemné nataceji — u fady dvojhvézd Cinily tyto zmény néko-
lik stupnili (od 5 do 550). UZ v roce 1802 nabyl Herschel jistotu, Ze naprosta vétSina
pozorovanych dvojic tvofi v prostoru skutedné, tzv. fyzické dvojhvézdy.?)

") To se zdalo tehdy jako nezbytné, maji-li hvézdy plnit svoji roli, pro niz byly stvofeny — byt cent-
rem svych vesmés obydlenych planetarnich soustav, v nichz by fungovaly jako osvétlovaci a vy-
hfivaci téleso. Systém sestavajici ze dvou slunci by tento ukol neplnil a byl by tudiZ nepotrebny.
Vladlo pevné presvédceni, Ze ve vesmiru je zafizeno vSe ucelnég, pfepych ,neuziteCnych” téles se
tak nepfipoustél.

2) Pro Herschela to ovéem bylo zklamani, protoze tim defacto padla i Galileiho metoda méfeni
paralaxy ve dvojicich rizné vzdalenych hvézd.
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Objev fyzickych dvojhvézd tehdy rozsifil platnost Newtonova zakona ze sluneéni
soustavy na cely hvézdny vesmir. Formalni dukaz o tom brzy nato podal Francouz
FRANCOIS SAVARY tim, Zze pomoci Newtonova gravitacniho zakona vypocetl drahu vi-
zualni dvojhvézdy & Ursae Majoris.

Hledani dalSich vizualnich dvojhvézd

William Herschel mél fadu pokraéovatelﬁ3), ktefi zmnozili poCet znamych vizualnich
dvojic na nékolik tisic exemplarl. Hledani novych dvojic pokraduje i v soucasnosti.
Zdalo by se, Ze hlavni prekazkou pfi rozstipnuti obrazu hvézdy na dvé slozky je
omezena rozliSovaci schopnost pouzitého pfistroje. Teoretické omezeni je dano vl-
novymi vlastnostmi pozorovaného svétla, u néhoz se pfi prichodu dalekohledem
musi projevit ohybové (difrakéni) jevy.

Limitni rozliSovaci schopnost dalekohledu 7, jimz pozorujeme monochromaticky
(ve vinové délce 1) obraz bodového zdroje, je dan vztahem:

” Qﬂ‘a
n=1,22" 1—,
1Dy

kde 7 je rozliSovaci schopnost, D je primér objektivu v mm a A v nm.

Za idealnich podminek napfiklad u ruského dalekohledu BTA o priméru 6 metrd,
by mohla rozliSovaci schopnost poklesnout pod 0,02 Ve skute€nosti se této teore-
tické hranice rozliseni nikdy nedosahlo, a to z toho diivodu, Ze u v§ech pozemskych
observatofi hraje rozhodujici roli tzv. seeing — mihotani bodovych zdroji zpUsobené
rychlymi zménami indexu lomu rliznych ¢asti zemské atmosféry v disledku neklidu
atmosféry. Uhlovy priimér kotou¢ku hvézdy, dany seeingem na dné zemské atmosfé-

ry, zfidkakdy poklesne pod 1°.

Za pri€inu seeingu se zpravidla udavaji atmosféricka viry ve vySkach nékolika km nad povr-
chem, negativni roli tu v§ak mize sehrat i turbulence pohyb vzduchu v samém misté pozorovani.
Na hvézdarné v Ondrejové byva seeing standardné kolem 3“. V nékterych vysokohorskych ob-
servatofich s klidnou atmosférou byva i o dost nizsi: na Mauna Kea na Havaji ve vySce 4205 m
nad mofem byva standardni seeing mezi 0,5 a 0,6, v téch nejlepSich nocich klesa pod 0,25

Vychodiskem v této situaci je:

a) uziti aktivni optiky, ktera své optické vlastnosti (tvar optické plochy) pfizplsobuje
v pribéhu pozorovani momentalnimu tvaru vinoploch zareni pfichazejiciho od vzdalené-
ho zdroje. V idealnim pfipadé by mélo jit o dokonale rovnobézné roviny (zdroj je v ne-
kone¢nu). Plsobenim proménné refrakce v atmosfére vS8ak jsou postupujici vinoplochy
vice €i méné zborcenymi plochami, jejichz naruSeni se béhem ¢asu rychle méni. Zborce-
ni plochy byva nevelké — setiny milimetru, coz Ize technickymi prostfedky dobfe kompen-
zovat a v tomto rozsahu ménit tvar optické plochy. Dalekohledy vybavené touto aktivni
optikou se oznacuji jako NTI (pfistroje nové technologie);

b) pouziti interferometru — soustavy dvou dalekohledl se spole¢nou zavére¢nou optickou
cestou;

%) Zde Ize jmenovat tfeba i syna Williama Herschela, Johna. Ten spolu s JAMESEM SOUTHEM (1785-
1867) do roku 1833 objevil 3347 dvojhvézd. Poté co si uvédomil nutnost rozsifit prizkum i na jizni
oblohu (pUsobil na mysu Dobré nadéje), objevil zde jesté dalsich 2102 dvojhvézdy (1847).
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c) pozorovani mimo zemskou atmosféru (napfiklad Hubbldv kosmicky dalekohled nebo jiz
skon€ena mise Hipparcos, jejimz vysledkem byl mj. i objev 3000 novych dvojhvézd);
d) matematické zpracovani obrazu metodou skvrnkové interferometrie.

Princip metody navrhl ANTOINE LABEYRIE (1970) a otevrel tak cestu k moderni optické interfe-
rometrii. Umoznilo a umozriuje objevy a ur€ovani drah novych a velmi tésnych dvojhvézd, ale ta-
ké rozliSeni disk( blizkych obfich hvézd ¢&i plynnych oball kolem hvézd se zavojem.

Metoda skvrnkové interferometrie vychazi ze skutecnosti, ze v kratkém Casovém intervalu da-
lekohled skute¢né zobrazi viceméné bodovou hvézdu jako kotoucek o velikosti dané difrakénim
limitem. Béhem €asu ovSem tento obraz vlivem neklidu atmosféry ,poskakuje” a postupné vypliiu-
je plochu podstatné vétsiho kotou¢ku nazyvaného seeingem. Pokud by se nam podafi ,rozsekat*
celou dlouhou expozici na spoustu kratkych expozici a pak tyto obrazy zcentrovat do jediného
obrazu, méli bychom se opét dostat k difrakénimu minimu.

V soucasnosti, kdy mame k dispozici vykonné pocitace, Ize celou proceduru provést matema-
tickym rozborem nékolik tisic kratkych expozic pozorovaného objektu pofizenych na téZe desce.
Takto Ize dojit az k limitni rozliSovaci schopnosti pfistroje snad az k 0,03

Trajektorie dvojhvézd — problém dvou téles

Pohyb dostatecné vzdalenych hvézd o hmotnostech M; a M, ve dvojhvézdé lze
v prvnim pfiblizeni fesit jako pohyb soustavy dvou hmotnych bodl — jde o tzv. pro-
blém dvou téles. Tento problém je feSitelny a lze jej zredukovat na problém jednoho
télesa.

Pohyb obou téles se vztahuje bud k tézisti soustavy, které se prostorem vuci vzda-
lenym objektim pohybuje rovnomérné pfimoc¢are (bez zrychleni), nebo k jednomu
z téles, zpravidla k tomu hmotné&jSimu. Jsou-li ry a r, polohové vektory prvniho a dru-
hého télesa s poCatkem v hmotnostnim stfedu soustavy (té€zisti), pak plati:

Miyr,+ M,r,=0.

v viw

Lze dokazat, Ze trajektorie obou téles vzhledem k tézisti jsou podobné elipsy (se
stejnou Ciselnou vystrednosti e), v jejichz jednom spoleném ohnisku lezi tézisté sys-
tému. Jak plyne z vySe uvedeného vztahu lezZi obé elipsy v téZe roving, pfiCemz vel-
ké poloosy téchto elips jsou kolinearni a opacné orientované. Pro délku velkych po-
loos téchto elips a; a a, plati:

a1 _ M2

a, M,
V praxi se pozorovani dvojhvézd provadi takika vyhradné relativné — poloha slabsi
slozky se vztahuje vUuci slozce jasnéjsi, ktera byva zpravidla i hmotnéjsi z obou kom-
ponent. Relativni trajektorie druhé slozky ma rovnéz tvar elipsy o stejné Ciselné vy-
stfednosti e jako trajektorie obou sloZzek vztaZzené k tézisti, pfiCemz tentokrat bude

jasnéjsi slozka (poCatek souradnic) v ohnisku této elipsy. Velka poloosa obézné elip-
sy a je dana souctem obou dil€ich poloos:

a=a1+32.

Obézna perioda soustava P vyhovuje 3. Keplerovu zakonu ve tvaru:
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p2 _ 4r*a’
G(M,+M,)

Pro periodu pak plati jednoduchy vztah:

8 63/251 M 61/2
P=3 a 8 £ =g let.
Q1AU— 9M1+M2+

Tutéz periodu ma téleso zanedbatelné hmotnosti pohybujici se po elipse o velké po-
loose a kolem télesa o hmotnosti M, kde M = M, + M,. Zméfenim obézné doby P a
velké poloosy relativni trajektorie jedné slozky vici druhé a tak lze vypocitat soucet
hmotnosti sloZek soustavy.*)

Rovina trajektorie dvojhvézdy muze byt v prostoru vuci pozorovateli libovolné ori-
entovana. Tuto orientaci urCuje uhel sklonu trajektorie i, coz je uhel, ktery svira nor-
mala k roviné trajektorie se smérem k pozorovateli. Je-li i = 0° nebo 180°, divame se
kolmo na trajektorii, je-li i blizké 90°, prohlizime si soustavu z boku. Tehdy muzeme
Cas od Casu spatfit i zakryty slozek soustavy.

DalSi charakteristikou je orientace uzlové prfimky, coz je prusecnice roviny trajekto-
rie s rovinou kolmou k sméru k pozorovateli, prochazejici poCatkem (jednou z hvézd
nebo tézistém). Bézné se udava tzv. pozi¢ni uhel uzlové pfimky, coz je uhel, jenz
svira uzlova pfimka s hlavni kruznici prochazejici obéma pdély a pocatkem.

Priméty trajektorii do roviny kolmé ke sméru k pozorovateli dale zlstavaji elipsa-
mi, jejichZ vystfednost (excentricita) je obecné odliSna od vlastni excentricity trajekto-
rie. V pfipadé relativni trajektorie obecné neplati, Ze by méla jasngjSi slozka lezet
v ohnisku elipsy. Nicméné z polohy vychozi slozky vUici pozorované obézné elipse
lze vypocitat jak uhel sklonu trajektorie dvojhvézdy i, tak i polohu uzlové pfimky a
skuteCnou excentricitu trajektorie podvojného systému e. Déle Ize urcit i ty body na
obézné draze, v nichZ se sloZzky k sobé maximalné pfiblizi (periastrum) nebo se od
sebe naopak nejvice vzdali (apastrum). Polovina pozorované uhlové vzdalenosti
apastra a periastra o’ pak souvisi s uhlem ¢, pod nimz bychom vidéli kolmo k nam
postavenou velkou poloosu relativni trajektorie a. Je-li i thel ktery mezi sebou sviraji
pfimka apsid a smér k pozorovateli pak zifejmé plati:

o
cosi’

a:

Posledni informaci, ktera nam umoznuje vypocitat pfedpovéd vzajemné polohy slo-
zek je okamzik prichodu periastrem, v kterémzto okamziku jsou obé slozku v pro-
storu k sobé nejblize.

*) K zjisténi hmotnosti jednotlivych sloZek je nutné navic jesté znat alespoii pomér velkych poloos
jejich drah a,/a,.
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Vzdalenost a hmotnost dvojhvézdy. Dynamicka paralaxa. Vzdalenosti slozek

Pokud zname paralaxu dvojhvézdy r, respektive jeji vzdalenost r, Ize pro velkou po-
loosu trajektorie a psat:

aad daddlo adadarg & o Garg
& 0= & 08— 0=a 08 g =8 —§& 8-
¢AU: ¢Tw¢m+ ¢Tsgpc: ¢1'cosiigpcs

Pomoci pozorované obézné periody P v rocich a vypoctené velikosti velké poloosy a
v pc Ize vypocitat celkovou hmotnost soustavy M.
Bézné vSak vzdalenost dvojhvézdy nezname, muzeme ji v§ak odhadnout metodou
stanoveni tzv. dynamické paralaxy.
Postup jejiho stanoveni je iterativni. Sestava z téchto kroku:
a) V prvnim kroku pfedpokladame, ze pro celkovou hmotnost soustavy plati M+ M, = 2 Mg,
Z pozorované obézné periody P a pfedpokladané hmotnosti soustavy vypocteme odpo-
vidajici velkou poloosu soustavy a,. Pomoci pozorované uhlové velikosti velké poloosy
« lze pak vypocitat prvni odhad vzdalenosti soustavy r,.
b) Z pozorovanych hvézdnych velikosti h; obou slozek Ize také odhadnout odpovidajici ab-
solutni hvézdné velikosti H; podle vztahu:

r

1pc:

+5.

apDo?

H;=h;-5log

OB

c) Nyni z tabelovaného vztahu mezi absolutni hvézdnou velikosti a hmotnosti (dUsledek vzta-
hu hmotnost-zafivy vykon) H(M) najdeme odpovidajici hmotnosti pro kazdou ze slozek
dvojhvézdy a seCteme je. Dostaneme tak dalSi odhad pro celkovou hmotnost soustavy M

d) Z pozorované obézné periody P a nové odhadnuté hmotnosti soustavy vypocteme odpo-
vidajici velkou poloosu soustavy a. Pomoci pozorované uhlové velikosti velké poloosy
« lze pak vypocitat druhy odhad vzdalenosti soustavy r,.

e) Nyni se opét vratime na bod b) a pokradujeme v dal$im kole iteraci. Cinime tak dlouho,
dokud vysledek nedospéje ke konecné hodnoté vzdalenosti. Zkusenost ukazuje, ze ob-
vykle vystaCime s takovymi tfemi iteracnimi kolecky.

Prevracena hodnota takto nalezené vzdalenosti se nazyva dynamicka paralaxa.

Touto metodou byla odhadnuta vzdalenost velkého mnoZstvi vizualnich dvojhvézd,
coz umoznilo dobfe zmapovat fadu zajimavych hvézdnych systéma i jednotlivych
dvojic. Metoda dynamické paralaxy je cenna hlavné tim, Ze jeji spolehlivost, na rozdil
od paralaxy trigonometrické, nezavisi na vzdalenosti. Omezeni spociva v rizné mire
pouzitelnosti vztahu mezi absolutni hvézdnou velikosti a hmotnosti. Negativné se

zde téz projevuje vliv extinkce, jejiz velikost touto metodou nelze odhadnout.

Obcas stojime pred jinym ukolem. Zname obé&znou periodu P ve dnech a podle spektralniho
typu mazeme odhadnout i hmotnost primarni slozky M,. Nas ted zajima, jak jsou od sebe slozky
v prostoru vzdaleny, Cili hledame velkou poloosu drahy a, vyjadienou nejlépe v polomérech slu-

necnich. 3. Keplertv zakon pak nabude tohoto vzhledu:
o o x2/3 (173
a=421Rq 31§ §MitMag
¢1d: ¢ Mg =

Na zavadu zde ov8em je, Ze zpravidla nezndme hmotnost sekundarni slozky. Uvazime-li ovSem,
ze pomér hmotnosti slozek M,/M, by mél lezet v intervalu 0 az 1, ukazte, Zze pak Ize pro stfedni
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vzdalenost slozek a obdrzime velmi uziteCnou nerovnost: ag < a < 1,26 ag, kde ag odpovida vzda-

lenosti slozky se zanedbatelnou hmotnosti:
p % M, 5"

g
a, =421R 1
0 © &40 %M@§

OB D

6.3 Astrometrické dvojhvézdy

Objev neviditelnych privodcii

Obdobou objevu Neptunu ve svété hvézd bylo nalezeni neviditelnych privodcu jas-
nych hvézd. Zasluhu na tom ma skvély pozorovatel FRIEDRICH WILHELM BESSEL
(1784-1846) — 1834 si vSiml vinitého vlastniho pohybu Siria mezi hvézdami, poté
1840 totéZz u Prokyona. Sam 1844 vyslovil hypotézu, Ze jde o vysledek pohybu ve
dvojhvézdé, kde druha slozka je temna. U Siria Bessel zjistil i obéZnou periodu sou-
stavy (50 let).

Besseluv vysledek byl tehdy pfijiman s neddvérou, z dynamického hlediska byl vSak nena-

padnutelny. RozfeSeni bylo dramatické — 31. 1. 1862 pfi zkousce nového objektivu (0,45 m)
objevil ALVAN GRAHAM CLARK (1832-97) slabého priivodce: Siria B.

Historie se opakovala i u Prokyonu. Prokyon B je jesté slab$i, objeven byl az 1892 JOHNEM M.
SCHAEBERLEM (1853-1924) refraktorem Lickovy observatore o prdméru 0,9 m.

Hledani neviditelnych slozek dvojhvézd

Tzv. astrometrické dvojhvézdy jsou vizualni dvojhvézdy, u nichz vidime jen jednu
sloZzku. Druha sloZka, zpravidla méné hmotna, zafi tak malo, Ze ji neni mozné v dané
chvili spatfit. Nicméné se projevuje svym gravitacnim pusobenim na partnerku, s niz
obiha kolem spole€ného tézisté. Tézisté se pohybuje prostorem Galaxie v prvnim
pfiblizeni rovhomérné a pfimocare. Pohyb osamocenych hvézd po hvézdné obloze —
tzv. vlastni pohyb — je rovnéz rovnomérny. V pfipadé pfitomnosti vychylujiciho télesa
se projevuje jista modulace, zvinéni vlastniho pohybu.

V zasadé se tak projevuji i menSi télesa — planety. | ty vychyluji své hvézdy z tézisté. Vzhledem
k tomu, Ze jejich hmotnost je relativné mala, neni jejich efekt dostateCné patrny. Napfiklad v nasi
slunecni soustaveé je spole¢nym usilim vSech planet mozné Slunce vychylit az o dva jeho poloméry.

detekce je pozorovani variaci radialni rychlosti. Pfesnost této, metody navic nezavisi na vzdalenos-
ti, takZe je mozné ji aplikovat na podstatné vétsi vzorek hvézd.

Astrometrické dvojhvézdy nemaji v sou€asnosti vétsi astrofyzikalni vyznam, po-
psanou metodou Ize odhalovat dvojice jen blizkych hvézd, u nichZ zname jejich
vlastni pohyb s vysokou relativni pfesnosti.



6 Fyzika dvojhvézd 183

6.4 Spektroskopické dvojhvézdy

Objev spektroskopickych dvojhvézd

Spektroskopické dvojhvézdy objevili Anthonia C. Mauryova a WILLIAM HENRY PICKE-
RING (1858-1938). Pri diikladné prohlidce fotografickych desek, na nichz byly zachyce-
ny vysledky jejich prehlidky hvézdné oblohy objektivovym hranolem zlet 1887-9 si
vSimli, Ze Mizar ma obcas ¢ary rozdvojené. Podrobné;j$i prazkum pak ukazal, ze zmé-
ny ve spektru se déji s periodou 20 dni. Jde o dusledek Dopplerova posuvu pfi orbital-
nim pohybu sloZek dvojhvézdy. Do konce 19. stoleti bylo takovychto dvojhvézd obje-
veno kolem 50.

Spektroskopicka metoda odhalovani skrytych dvojhvézd, které se pfi pozorovani
ze Zemé jevi jako jedna hvézda, se ukazala jako nesmirné efektivni. Pomoci ni byla
objevena vétSina tésnych dvojhvézd. Ty jsou nesmirné zajimavé z hlediska procesu
souvisejicich se vzajemnym ovliviiovanim slozek.

Spektra tésnych dvojhvézd. Krivka radialnich rychlosti

Tvori-li slozky dvojhvézdy natolik tésny systém, Ze je pfi spektralni analyze uhlové
nerozliSime, je zkoumané svétlo smési svétel obou slozek. Vysledné spektrum tak
vznika prekrytim spekter dvou obecné rizné jasnych hvézd.

Nejcastéji ovSéem je jedna ze slozek v daném oboru spektra natolik zafivé domi-
nantni, Ze ve spektru soustavy najdeme spektrum pouze této slozky. Takovym spekt-
roskopickym dvojhvézdam fikdme dvojhvézdy jednocarové. Ve zbyvajicich pfipa-
dech je vysledné spektrum smési obou slozek, nachazime v nich dva systémy spekt-
ralnich &ar, jde o tzv. dvojhvézdy dvoucarové.®)

Dvojhvézdnost objektu se projevi periodickymi zmé&nami poloh spektralnich Car
v dusledku zmén radialni rychlosti pfi orbitalnim pohybu slozek dvojhvézdy. Spektralni
Cary osciluji kolem jisté klidové hodnoty radialni rychlosti, odpovidajici radialni rychlosti
tézisté soustavy vzhledem k pozorovateli. O tuto stacionarni slozku rychlosti je mozné
pozorované radialni rychlosti riznych systému spektralnich ¢ar opravit a uvazovat jen
rozdily. Pro vektory rychlosti obou slozek v, v, vzhledem k tézisti pak plati:

Vi My=—v, M,

Pokud tedy sledujeme Casovou zménu polohy ¢ar, Cili kfivku radialnich rychlosti, ve
dvoucarovych spektroskopickych systémech, pak musi zmény polohy spektralnich
¢ar prislusejicich riznym slozkam dvojhvézdy byt podobné, ale musi probihat v anti-
fazi. Pomér amplitudy zmén radialnich rychlosti prvni a druhé slozky je roven pfe-
vracené hodnoté poméru jejich hmotnosti.

®) Tato klasifikace vak vilbec neni absolutni, vztahuje se pouze k pravé zvolenému spektralni-
mu oboru, k pouzité technice ziskani spektra a metodé jeho zpracovani. Vhodnou pozorovatel-
skou strategii je nyni mozné ve spektrech odhalit stopy slabsi slozky u vétSiny spektroskopickych
dvojhvézd.
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V jednocarovych spektroskopickych dvojhvézdach chybéji zpravidla Cary t&€ méné
hmotné slozky, Cili slozky s vétSi amplitudou zmén radialni rychlosti.

Spektroskopické dvojhvézdy s kruhovymi trajektoriemi

Na rozdil od vizualnich dvojhvézd se u relativné tésnéjSich, spektroskopickych dvoj-
hvézd mnohem Castéji setkavame s tim, Ze jejich trajektorie jsou blizké kruznicim. To
je vysledek jejich prfedchoziho vyvoje, kdy se slozky dvojhvézdy nejriznéjSim zpuso-
bem ovlivhovaly. Vysledkem téchto interakci zpravidla byva pokles vystfednosti orbit.
Jsou-li trajektorie slozek dvojhvézdy kruhové, hvézdy se po drahach pohybuji rov-
nomérné, konstantnimi rychlostmi V,a V,, V=V, + V,
_ 2ra, M, 2ra _ 2ra, M, 2ra V= 2ra

V = ;o
P M P ?

P

P M P

J

KFivky radialnich rychlosti obou systému ¢ar jsou sinusoidy o amplitudach po radé
V (My/M) sini a V (M,/M) sini, amplituda rozdilu pozorovanych radialnich rychlosti je
V sini. Velikost velké poloosy lze vyjadrit:

asini = Vsini i )
2w

Dosadime-li tuto pozorovanou veliinu do 3. Keplerova zakona dostaneme:

(Vsini)*P
27G

M sin®i =

Je tedy zfejmé, Zze pouhym pozorovanim zmén radialni rychlosti dostacujici informaci
o hmotnosti soustavy neziskame. Neznamou veliinou stale zustava sklon trajektorie
dvojhvézdy.

Vzhledem k tomu, Ze sini nemuze byt vétsi nez jedna, udava vyraz na pravé strané minimalni
moznou hmotnost soustavy. S ohledem na vysokou mocninu je v8ak tato informace nedostatec-
na, pouzitelna snad pro nékteré sporné zalezitosti, ¢i pro vétsi pocet systému pfi pripadnych sta-
tistickych studiich. Situace vSak neni Uplné beznadéjna. Sklon obézné drahy Ize urcit pomoci vy-
sledkl polarimetrickych méreni a odhadnout z projekce rotaénich rychlosti slozek, u zakrytovych
systému Ize zase polozit sini = 1.

Je-li ve spektru dvojhvézdy viditelna jen jedna sloZka, pak zname pouze V; sini.
Pak ovSem

M (V,sini) P
M, 2r

asini =

a po dosazeni do 3. Keplerova zakona dostaneme:

(M, sini)® _(Vsini)*P
M, + M2 22G

Vyrazu nalevo se fika funkce hmotnosti a néco vypovida o vlastnostech systému.
Umoznuje provadét jisté odhady tykajici se minimalni hmotnosti neviditelné slozky,
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coz muze byt ob&as docela uziteéné, pokud uvazujeme o tom, pro¢ tato slozka neni
ve spektru vidét.

Klicovou informaci zde predstavuje sklon obézné trajektorie dvojhvézdy, ktery je ovSem nutno
zjistit jinak neZ rozborem krivky radialnich rychlosti. Idealni situace nastava tehdy, je-li zkoumany
systém soucasné zakrytovou dvojhvézdou, protoZze pak Ize hledany parametr zjistit analyzou jeji
svetelné kfivky.

Spektroskopické dvojhvézdy s eliptickymi trajektoriemi
Vzhled kfivky radialnich rychlosti dvojhvézd s vyrazné eliptickymi drahami je dosti
komplikovany, coz je vysledek nejen neustalého sméru vektoru pohybu, ale i nerov-
nomérnosti pohybu slozek dvojhvézdy po draze. Ve shodé s 2. Keplerovym zakonem
zUstava moment hybnosti konstantni, coz znamena, Ze pfi prlichodu periastrem se
postupna rychlost hvézd silné zvySuje. Tvar kfivky radialnich rychlosti navic zavisi na
tom, jak je k pozorovateli natoCena trajektorie hvézdy, konkrétné na tom, jaky uhel
sviraji uzlova pfimka a pfimka apsid (spojnice apastra a periastra).

Rozborem tvaru kfivky radialnich rychlosti Ize zjistit, jaka je vystfednost trajektorie i
jak je k nam natoCena.

6.5 Zakrytové dvojhvézdy

Objev zakrytovych dvojhvézd

Na prfelomu let 1782-3 JOHN GOODRICKE (1764-86) prokazal, Ze jedna z prvnich ob-
jevenych proménnych hvézd — Algol méni svou jasnost pravidelné, a to s periodou
necelych tfi dni. TyZz Goodricke spravné vysvétlil jeho svételné zmény tim, Ze jde o
dvojhvézdu, jejiz slozky se pfi obéhu vzajemné zakryvaji. Nejvétsi autorita té doby —
William Herschel naproti tomu soudil, Ze jde o projev temnych skvrn na rotujici hvéz-
dé. V té dobé v existenci fyzickych dvojhvézd jesté nevéril.

V roce 1880 Edward C. Pickering oprasil jiz skoro sto let starou Goodrickovu do-
mnénku o dvojhvézdné povaze proménné hvézdy a dokazal, ze vyborné odpovida
pozorovani. Z tvaru svételné kfivky odvodil i relativni rozméry obou sloZek. Osm let
nato zjistii Hermann Vogel, Ze Algol je jednosloZkovou spektroskopickou dvojhvéz-
dou, jejiz kfivka radialni rychlosti pfesné odpovida dvojhvézdnému modelu. Bezpec-
né tak byl kombinaci fotometrickych a spektroskopickych pozorovani prokazan me-
chanismus proménnost i tzv. zakrytovych dvojhvezd.

O definitivni potvrzeni domnénky se zaslouzil nedavny vyzkum®), kdy spojenim nékolika radio-

teleskopl rozmisténych po celé Severni Americe byl vytvoren jedineény radiovy interferometr

s dlouhou zakladnou (VLBI). Vysledna rozliSovaci schopnost tohoto instrumentu byla 0,0005".

Pozorovani radiového zdroje v misté zakrytové dvojhvézdy ve shodé s oCekavanim prokazala,

Ze zdroj kmita v severojiznim sméru tam a zpét v ramci Usecky o délce 4 tisicin uhlové vtefiny.

Tento pohyb opakovany s periodou 2,87 dne odpovida obéznému pohybu Algolu B. Zcela no-

®) Podrobnosti viz J.-F. Lestrade et al. (1999)
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va tu ovSem je informace o orientaci obézné trajektorie dvojhvézdy v prostoru, kterou nebylo
mozné ziskat ani rozborem svételnych zmén zakrytové soustavy, ani ze spektroskopickych
vyzkum.

Podminky zakryti. Astrofyzikalni vyuziti zakrytovych dvojhvézd

K zakrytim slozek dochazi v pfipadé, kdy rovina obézné trajektorie dvojhvézdy pro-
chazi nedaleko od pozorovatele: i ~90°. VSe dale feSime pro zjednoduSeny pfipad
dvojhvézdy, kde se slozky ve tvaru koule o polomérech R, a R, pohybuji po kruho-
vych drahach ve vzajemné vzdalenosti slozek r. Zakryty budeme pozorovat v tom
pripadé, kdy bude sklon trajektorie i vétSi nez 90°— ¢,. Pfitom ¢, Ize vypocCitat ze

vztahu:
. R, +R,
sing, = -

Je zfejmé, Ze k zakrytim bude dochazet s nemalou pravdépodobnosti, a to zejména
v pfipadé soustav, které jsou relativné tésné. Za téchto okolnosti ovSsem nebude tak
zcela splnéna podminka kulového tvaru hvézdy, nicméné jako odhad vypoctena re-
lace dobie postaci.

Obr. 12 Schéma zakrytové dvojhvézdy.
] [
oblast Zakrytwu

]
hormala

oblast R
trangitu

—

Dojde-li k vzajemnym zakrytim slozek dvojhvézdy, ziskame dodate¢nou informaci o
geometrii soustavy z rozboru pozorované svételné kfivky. Z ni Ize pfedevsim urcit:

a) sklon obézné trajektorie k pozorovateli /;

b) relativni rozméry slozek R,/r, R,lIr;

c) pfi vysoce kvalitnich pozorovanich |ze odvodit i rozloZeni jasu na hvézdnych

discich, &ili stanovit tzv. okrajové ztemnéni’);

d) relativni svitivosti (zafivé vykony) obou slozek.
Zkombinujeme-li to s informacemi, které ziskame z kfivky radialnich rychlosti, 1ze na-
vic odvodit:

e) linearni vzdalenost slozek, a tim i absolutni rozméry sloZzek dvojhvézdy.
Ze spektra nebo z fotometrie mize stanovit efektivni teploty sloZzek dvojhvézdy. Tim-
to pak Ize:

’y Jde o velmi cennou informaci umozfuijici testovat adekvatnost riiznych variant modelii hvézd-
nych atmosfér.
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f) ze znalosti poloméru hvézd stanovit zafivé vykony hvézd, jejich absolutni bo-
lometrické hvézdné velikosti;
g) ze znamych absolutnich hvézdnych velikosti a pozorovanych hvézdnych veli-
kosti pak kone¢né odvodit i vzdalenost soustavy;
Zakrytovych dvojhvézd zname nyni nékolik tisic, periody téchto soustav jsou hodiny
az desitky dnd, vyjimkou jsou zakrytové systémy s orbitalni periodou nad jeden rok.
Uréovani elementl trajektorie znamych systému je jesté svizelnéjSi nez v pfipadé
spektroskopickych dvojhvézd, protoZze zde €asto byva k dispozici jen svételna kfivka.

Vyklad svételné krivky

Na vzhledu svételné kfivky se spolupodili fada okolnosti, a to:

e geometrie systému, Cili sklon trajektorie a relativni velikosti slozek;

e rozloZeni jasu na kotoucich hvézd, Cili okrajové ztemnéni hvézd, jehoz parametry
jsou dany stavbou hvézdné atmosféry;

e u tésnéjSich systému zplsobuje komplikace asfériénost slozek, které jsou slapové
deformovany, nékde i existence spole¢nych atmosfér (hvézdy typu W Ursae Ma-
joris) a existence svitici €i absorbujici latky pochazejici z pfetoku hmoty mezi
slozkami;

e u tésnych soustav byva dulezity i rozptyl zarfeni druhé slozky v systému.

Vse je velice komplikované, nicméné v souCasnosti existuje fada spolehlivych vypo-

Setnich programd®), které jsou s to tyto informace (v rizném stupni spolehlivosti)

z analyzy svételné kfivky vytézit.

Pro ilustraci si vyberme znacné zjednoduseny pfipad, kdy zkoumana zakrytova
soustava sestava ze dvou kulovych hvézd o polomérech R, a R,, obihajicich kolem
spoleéného t&zisté po kruhové trajektorii ve vzdalenosti r. Uhel sklonu i necht je pfi-
tom presné 90°, Cili v soustavé bude dochazet k tzv. centralnim zakrytim.

Pro naSe uvahy zvolime vétSi z hvézd o poloméru R, za centralni téleso (na volbé
nezalezi) a druhd mensi bude kolem ni stalou rychlosti obihat tak, Ze jeji stfed opiSe
kolem stfedu centralni slozky kruznici za dobu obéhu P.

Prechod (transit). Pozorujeme-li soustavu z velké vzdalenosti, vidime, Ze k prvnimu
kontaktu prechazejiciho télesa s télesem v pozadi dojde ve chvili, kdy spojnice ke
stfedu druhé sloZzky bude se smérem k pozorovateli svirat Uhel ¢, pficemz plati:

: R, +R L
sinag =———2;  pro malé ahly: oy ~
r

R, +R,

Pokud jde o pfechod menSiho télesa pres vétsi, pak budeme sledovat, jak se pfed ko-
touC vétsi slozky presune mensi kotou€, ktery bude systematicky ukusovat stale vétsi
Cast disku hvézdy v pozadi. BEhem této faze ¢asteCného zakrytu jasnost soustavy tak-
fka linearné klesa v dusledku skute¢nosti, Ze vyzafujici plocha zakryvané hvézdy se
zmensuje. Ve svételné kfivce vidime pokles, nazyvany sestupna vétev minima jasnos-

®) Piehled modelovani svételnych kfivek dvojhvézd podava napf. Ralph Elmer Wilson (1994).



188 Uvod do fyziky hvézd a hvézdnych soustav

ti. Rychly pokles se zastavi v momentu tzv. druhého kontaktu, kdy se na disku central-
ni hvézdy zobrazi cely kotou€¢ mensi slozky. V tom okamziku bude spojnice ke stfedu
druhé slozky se smérem k pozorovateli svirat uhel «,, pfiCemz plati:
sino, =@; pro malé uhly: o, ~ﬂ.

Nyni bude kotou¢ mensi slozky putovat az do centra kotouce vétsi slozky. V té chuvili
nastava stfed zakrytu. Vzhledem k tomu, Ze naprosta vétsina hvézd jevi nezanedba-
telné okrajové ztemnéni, bude v této fazi jasnost hvézdy mirné klesat. Na svételné
kfivce pozorujeme mélké dno — hvézda je v tzv. ,zastavce”. Po prichodu centrem ce-
ly ukaz symetricky pokracuje. Kdyz se okraj druhé slozky zevnitf dotkne okraje hvéz-
dy v pozadi nastava tzv. tfeti kontakt, po némz se za¢ne zmensovat podil zakryvané
plochy a to aZz do momentu ¢tvrtého kontaktu, ktery ukonéuje vzestupnou vétev své-
telné krivky a cely zakryt.

V pripadé, Ze lze pfistoupit na aproximaci sina = o, délka doby mezi prvnim a
Ctvrtym kontaktem, Cili obdobi snizené jasnosti soustavy (doby tzv. minima jasnosti),
oznacCovana zpravidla symbolem D, je dana vztahem:

D 20, R+R,
P 2r Tr

Pro trvani zastavky d v minimu jasnosti dostavame obdobné:

d 20, R-R,
P 2r Tr

Pokud jsme schopni ze svételné kfivky odhadnout trvani obou fazi, dostaneme tak
odhad relativnich rozmérd obou slozek:

R, _D+d R, D-d

r P r P

Mame-li to Stésti a zname téz kfivku radialnich rychlosti obou sloZek, pak ovSem
zname i obéznou rychlost a tim i absolutni polomér trajektorie. Pomoci néj vypocita-
me absolutni rozméry slozek. Upozorriuji, Ze toto Ize provést, tfebaze nezname vzda-
lenost soustavy.

Zakryt (okultace). Pfesné po pul periodé dojde k opaéné situaci, v popfedi bude cent-
ralni t€leso a za néj se bude skryvat téleso mensi. Po prvnim kontaktu se ¢ast kotou-
¢e mensi hvézdy skryje za neprihlednym kotouéem centralni hvézdy. Jasnost sou-
stavy bude postupné klesat, a to az do okamziku druhého kontaktu, kdy kotou¢€ druhé
hvézdy zmizi nadobro. Od té chvile zlUstava jasnost soustavy konstantni az do chvile
tfetiho kontaktu, kdy se na opacné strané centralni hvézdy objevi Cast kotouCe za-
kryvané hvézdy. Ta se postupné vynofi cela, obé slozky se od sebe oddéli
v okamziku tzv. ¢tvrtého kontaktu.
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V hlavnich rysech je vzhled svételné kfivky obdobny jako v pfipadé pfechodu
(transitu), jen s tim rozdilem, Ze v zastavce se jasnost systému neméni.

Pokud nejsou slozky zakrytové dvojhvézdy identické, pozorujeme rozdily v hloub-
ce obou minim (transit a okultace). HlubSimu z nich fikame primarni minimum dru-
hému pak minimum sekundarni. DokaZzte, Ze pokud je efektivni teplota mensi slozky
nizsi nez teplota slozky vétsi, pak pfi transitu nastava hlubSi minimum nez pfi okulta-
ci. Pokud je tomu naopak, odpovida primarni minimum zakrytu mensiho télesa.

V astrofyzikalni praxi se bézné setkdvame s obéma pfipady. Jsou-li slozky dvojhvézdy hvézda-
mi hlavni posloupnosti, pak plati, Ze hmotnéjsi slozka je vétSi a teplejSi nez slozka méné hmotna.
Vezméme si hypoteticky pfiklad zakrytu dvou hvézd: FO V (R, =1,6 Ry, 7,=7200 K) a F5V
(R, =1,4 Ry, T, =6400 K). Pfi centralnim transitu pfi zanedbani vlivu okrajového ztemnéni se zvysi
bolometricka hvézdna velikost o 0,78 mag, pfi zakrytu vzroste jen o 0,43 mag.

Jiné je to s tzv. klasickymi algolidami, kdy se setkavame s tim, Ze vétsi z hvézd je podobr, jenz
je zpravidla chladnégjsi a méné hmotny nez druha slozka, ktera byva hvézdou hlavni posloupnos-
ti. Zvolme si modelovy pfiklad: centralni hvézdou bude podobr o poloméru R;=5Rg,
T, = 4500 K a druhou slozkou hvézda hlavni posloupnosti AOV (R, = 2,7 Ry, T, = 9250 K). Tran-
sit se projevi nepatrnym zeslabenim o 0,05 mag; ale pfi zakrytu, kdy zmizi primarni slozka zcela
zmizi, vzroste bolometricka hvézdna velikost o 1,99 mag! Je tedy zfejmé, Ze tzv. algolidy jsou po-
zorovatelsky zvyhodnény, nebot’ nabizeji vétsi pokles jasnosti nez soustavy, kde jsou obé slozky
hvézdami hlavni posloupnosti.

Pokud nejsou spinény vySe uvedené podminky (kulové hvézdy, kruhové trajekto-
rie, i = 90°) setkavame se s komplikované&jSimi svételnymi kfivkami, které se v nékte-
rych ohledech od naseho idealizovaného pfipadu ponékud lisi.

Pro pofadek uvedme, ze:

¢ P¥i nenulové excentricité nebyva sekundarni minimum umisténo presné ve fazi 0,5. Vyjim-
ku tvofi situace, kdy je pfimka apsid kolinearni se smérem k pozorovateli. Na svételné
kfivce se to ale stejné pozna tak, Ze pozorovana zeslabeni maji rlizna trvani.

e P¥i sklonu i #90° mize jit i v absolutnim minimu o ¢asteény zakryt. V tomto pfipadé nena-
stava v minimu zastavka (d = 0). Z tvaru svételné kfivky Ize na velikost sklonu i usoudit.

e Pokud jde o kratkoperiodickou soustavu, jsou slozky vyrazné slapové deformovany. Bé-
hem obéhu se méni jejich natoceni vici pozorovateli a tim i jejich pramét. Dasledkem je
fakt, Ze se jasnost soustavy méni i mezi zakryty.

e Hvézdy se vzajemné osvétluji — nepresné se tento efekt, ktery deformuje a komplikuje
pozorované svételné kfivky, nazyva efekt odrazu.

Vigvivy

jsou pouze efekty druhého a vysSiho fadu.

6.6 Vyvoj tésnych dvojhvézd

Vznik a rany vyvoj dvojhvézd
Clenové dvojhvézd a vicenasobnych hvézdnych soustav tvofi vazany systém uz od
momentu svého vzniku. Hvézdy v nasobnych systémech vznikly spole¢né.

Pomérné vysoké procento hvézd vazanych ve dvojhvézdach (az 70 %) naznacduje,
Ze vznik hvézd ve dvojhvézdach je vyhodnéjsi, nez vznik samostatnych hvézd. Vy-
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svétlujeme si to tak, Ze dvojhvézdy elegantné odstranuji jednu z hlavnich prekazek,
které stoji v cesté formovani novych hvézd — kam s pfebyte€nym momentem hyb-
nosti. Ve dvojhvézdach se tento moment, ktery by jinak zrodu hvézdy branil, ulozi do
orbitalniho pohybu slozek. Clenové dvojhvézdy jsou tak hvézdna dvojéata, hvézdy
jez se zrodily sou¢asné, maji stejné stafi.’) Dal je nepochybné, Ze se zformovaly ve
stejné Casti zarodecného oblaku, maji tedy totéz pocatecni chemické sloZeni. Pozo-
rovanim systému, zejména zakrytovych dvojhvézd, ziskdvame spolehlivé informace
o hmotnostech, absolutnich rozmérech, efektivnich teplotach a vzdalenostech jednot-
livych hvézd. To z nich Cini mimoradné vhodné kandidaty pro komplexni testovani
teorie hvézdné stavby a hvézdného vyvoje. Nicméné, pfi interpretaci vyvojového sta-
tutu nékterych zakrytovych dvojhvézd narazili astronomové na vyrazné obtize. Tyka

se to i prvni z objevenych zakrytovych dvojhvézd, hvézdy B Persei, znaméjsi jako Al-
gol.

Paradox Algolu

Algol je zakrytovou dvojhvézdou, sestavajici ze dvou rliznych hvézd — ze zhavé hvéz-
dy hlavni posloupnosti o hmotnosti péti Slunci a vyvojové pokrocilejSiho podobra
s hmotnosti nékolikanasobné mensi. Zde je pravé onen paradox: pokud jde skute¢né o
hvézdy stejné staré, méla by byt vyvojové pokrocCilejSi ta hmotnéjsi hvézda, ktera ve
shodé s teorii hvézdné stavby rychleji spotfebovava své zasoby jaderného paliva.

Zajimavé vysvétleni tohoto paradoxu prfinesla hypotéza JOHNA CRAWFORDA (1955)
a FREDA HOYLA, ktera je mezi astronomy znama pod nazvem: "pes pozira psa". Pod-
le jejiho scénare se zpoCatku obé slozky hvézdného paru vyvijeji tak, jak jim to pre-
depisuje vyvojova teorie vybudovana pro osamocené hvézdy. HmotnéjSi slozka Zije
rychleji a po Case, kdy v jadru vyCerpa své zasoby vodikového paliva, se za¢ne roz-
pinat a ménit se v rozmérného obra.

Zatimco osaméla hvézda se pfitom mulze nafukovat do libosti, slozka v tésné
dvojhvézdé nema pro takové nadymani dostatek mista. Ve svém rozpinani je ome-
zena jistym hraniénim objemem, zvanym Rochetiv'®) lalok. Hvézda vyplriujici lalok je
vlivem obéhu kolem hmotného stfedu soustavy i vlivem pfitazlivosti druhé slozky de-
formovana do podoby zplostélé kapky se Spickou obracenou k druhé slozce.

Motor hvézdného vyvoje umistény v centru hvézdy se na to neohlizi, pracuje dal a
nuti hvézdu kynout. Ze SpiCky kapkovité protazené hvézdy zacne prystit proud hvézd-
ného materialu smérem k druhé, vyvojové opozdéné slozce. Nadymajici se hvézda je
doslova vymackavana na druhou hvézdu. Vyvoj pokraduje prekotnym tempem.'") Na
druhou sloZku preteCe az 85 % jeji hmoty. Poméry hmotnosti v soustavé se prevrati —

9) Vzacné mohou dvojhvézdy vzniknout i zachycenim, vzdy v8ak u toho musi asistovat tfeti téleso,
které se v pfi pfiblizeni prvych dvou hvézd musi nachazet pobliz nich ve vhodném misté&, aby na sebe
prevzala kinetickou energii a hybnost. V hustych hvézdokupach to nemusi byt tak vylu€ny jev.

'%) EDOUARD ROCHE (1820-1883), francouzsky astronom, jenz se zabyval slapovymi jevy.

"y Odtok latky z hvézdy vede k tepelné nestabilité vnéjsich vrstev projevuijici se na Kelvinové-
Helmholtzové Casové Skale, coz viastni proces pfenosu jesté dale urychluje.
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puvodné primarni slozka se stane malo hmotnym obrem, pficemz ta méné hmotna
hvézda prevezme jeji vedouci postaveni v systému. Tento stav se pak na néjakou do-
bu udrzi. A prave to je ten obrazek, ktery nam soustava Algolu dnes skyta.

Pro vysvétleni paradoxu Algolu ma rozhodujici roli Rocheova plocha, popisem je-
jich vlastnosti se budeme zabyvat v dalSich odstavcich.

Rocheovy plocha a klasifikace tésnych dvojhvézd

Ekvipotencialni plochy, €ili plochy, jez jsou mnozinou vSech bodl o zvoleném poten-
cialu, maji ve stavbé kosmickych téles velky vyznam. Pohybuje-li se bod po ekvipo-
tencialni plose, nekona praci, nebot se pohyb déje kolmo k pusobici sile. Jsou-li ob-
jekty, udrzované pohromadé vlastni gravitaci sloZeny z plastického materialu (muaze
se pohybovat), pak v nich plochy se stejnou hustotou musi v rovhovazném stavu
zaujimat tvar ekvipotencialnich ploch.

Obr. 13 Rovnikovy fez systémem
2 . ' . ekvipotencialnich  ploch v koro-
tujici soustavé dvou bodl o
hmotnostech My = 0,85 M@, M, =
0,177 M o obihajicich kolem sebe
po kruhové trajektorii  ve

vzdalenosti a = 0,718 R,.
Zakresleny jsou mj. i vyznamné
ekvipotencialni plochy
prochazejici  sedlovymi  body
0r ] potencialu — Lagrangeovymi body
Ly, Ly, a Ls Nejdilezitéjsi
ekvipotencialou Je vnitfni
ekvipotenciéla prochazejici

vnitfnim Lagrangeovym bodem L,
nazyvany téz Rocheova plocha.
KoleCckem jsou na obrazku
vyzanceny libracni body L4 a Ls
(lokalni maxima  potencialu).

-2 b /
-2 ~1 0 1 ) Polohva teffste soustavy je
oznacena kfizkem.

Vzhled ekvipotencialnich
plochy v pfipadé dvojhvézdy je pomérné komplikovany, a to i pro ten nejjednodussi
myslitelny pfipad, kde obé& hvézdy bereme za hmotné body, které kolem spole¢ného
tézisté krouzi po kruhovych drahach ve stalé vzdalenosti a uhlovou rychlosti w, pfi-
¢emz rotace obou hvézd je vazana (perioda rotace = obézna doba). Potencial tako-
véto soustavy v korotujici soustavé (neinercialni) spojené s obéma hvézdami v bodé
{x,y,z}: @d(x,y,z) pak sestava ze souctu gravitacnich potenciali vzhledem k obéma
hvézdam o hmotnostech M, a M, a ¢lenu odpovidajicimu fiktivnimu potencialu od-
stredivé sily:
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2, .2
@(X,y,z) = _G%_G%_&
ry r, 2

kde pje vzdalenost vybraného bodu od normaly k orbitalni roviné prochazejici té-
ZiStém, a je vzajemna vzdalenost slozek, ry a r, jsou vzdalenosti zvoleného bodu
od prvniho a druhého télesa.

o [G(M,+M,)
0w=—"r=_|—21_ 27
P a’

Rez ekvipotencialnimi plochami v rovingé ob&hu systému je na obrazku. Zvlastni vy-
znam zde ma vnitfni ekvipotenciala, nazyvana Rocheova plocha nebo téz kriticka
plocha. Tato plocha v prostoru vymezuje dva Rocheovy laloky, které se vzajemné
dotykaji v tzv. bodé L, &ili v prvnim Lagrangeové'?) libracnim bodé.

Geometrie Rocheovych ekvipotencial dle oCekavani zavisi pouze na pomeéru hmotnosti obou
sloZek. Ponékud nelekany je oviem vysledek, Ze uhel, pod nimZ se dotykaji Spi¢ky kritického
Rocheova laloku v bodu L4 prakticky nezavisi ani na tom poméru a €ini asi 115°, coz je kone¢né
patrno i z tabulek v ¢asto citované praci Plavce a Kratochvila (Harmance) z roku (1964). Z udaja
zde uvedenych byl odvozen i uziteCny aproximativni vztah pro vzdalenost Lagrangeova bodu L,
od stiedu prvni slozky /,'3):

l=a % +0227 |og§%§3 .
e ¢V2 =Y

Ackoli Rochellv lalok nema kulovy tvar, Ize definovat jisty polomér Rocheova laloku R;, ktery od-
povida poloméru koule o jeho objemu. Aproximacni vztah odvodili Icko Iben a Alexandr V. Tutu-
kov (1984):

0,44

R; = 0,52 a [M/(M1+M5)]

Castice, nachazejici se uvniti kazdého z laloku, podléhaji pfevazné gravitaci pou-
ze jedné ze slozek, Castice vné laloku patfi obéma slozkam a vykonavaji dosti
komplikovany pohyb.')

Slozka dvojhvézdy, na rozdil od samostatné hvézdy, nema tedy k dispozici neo-
mezeny prostor. Zacne-li se béhem vyvoje jedna ze sloZek rychleji rozpinat, pak
postupné zapliiuje stale vysSi ekvipotencialni plochy, dokud jeji povrch nenarazi na
Rocheovu plochu. V té chvili se povrchové vrstvy hvézdy stavaji spoleénym vlast-
nictvim obou slozek. Latka za¢ne singularnim bodem pfetékat do prostoru druhého
z Rocheovych lalokll a mize se ¢asem dostat az na druhou ze slozek. Takto do-
chazi v tésnych dvojhvézdach k pfenosu latky mezi slozkami. BEéhem vyvoje sou-

'2) JOSEPH LOUIS LAGRANGE (1736-1813), francouzsky matematik a astronom.

'3) Petr Harmanec (1990) v apendixu své prace o B Lyr uvadi jednoduché postupy, jak pomoci
malé vypocetni techniky najit veskeré dllezité udaje vztahujici se k Rocheovu modelu.

Y Pokud je trajektorie dvojhvézdy vystfedna, pak se situace ponékud komplikuje, nicméné pravé
pfi silné slapové interakci mezi sloZzkami dochazi k poklesu vystfednosti a pfechodu hvézd na vi-
ceméné kruhové trajektorie.
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stavy k takovémuto prfenosu latky muze dojit i nékolikrat a muze se pfi ném prenést

podstatna ¢ast hmoty soustavy.

Tésné dvojhvézdy jsou takové podvojné systémy, kde v prubéhu vyvoje dojde
k tomu, Ze alespon jedna ze slozek vyplni svij Rochelv lalok a dojde tak k pfenosu
latky smérem k druhé slozce. PFi béznych hmotnostech slozek mizeme mezi tésné
dvojhvézdy radit vSechny, jejichz perioda je kratSi nez nékolik desitek dni. Vzhledem
k tomu, Ze se toto tyka vétSiny dvojhvézd, je zfejmé, Zze ve vétSiné pozorovanych
dvojhvézd bud jiz doslo k pfenosu latky nebo k nému dfive €i pozdéji dojde.

V roce 1955 zaved| astronom ¢eského puvodu ZDENEK KOPAL (1914-95) pro tésné
dvojhvézdy velmi dllezitou a dodnes vSeobecné pouzivanou vyvojovou klasifikaci
dvojhvézd podle jejich vztahu k Rocheové ploge."?)

e Oddélené soustavy (detached systems), jsou ty, v nichZ jsou povrchy obou sloZek
uvnitf Rocheovy plochy.

e Polodotykové soustavy (semidetached systems), jsou takové, kde jedna ze slozek
vypliuje svij Rocheuv lalok. V téchto soustavach dochazi pfes bod L, k pfenosu
latky smérem od dotykové slozky na slozku oddélenou. Prikladem mohou byt tés-
né dvojhvézdy typu Algolu.

e Dotykové soustavy (contact systems) — zde své Rocheovy laloky vyplfiuji obé
slozky. Tyto slozky maji pak tfeba spolecnou atmosféru (pfipad zakrytovych dvoj-
hvézd typu W Ursae Majoris).

Vyvojovy scénai. Konzervativni pretok latky

Pro vétsinu tésnych dvojhvézd v hrubych rysech plati tento zakladni vyvojovy scénar:

1) Obé hvézdy, pokud se nachazeji na hlavni posloupnosti, lezi uvnitf svych Roche-
ovych lalokl a tvofi tak oddélené systémy. Hvézdy maiji tyz tvar jako hvézdy osa-
mocené a vyvijeji stejné jako ony.

2) V soustavé se rychleji vyviji hmotnéjSi (primarni) slozka systému. Kdyz v jejim
centru poklesne obsah vodiku v jadru pod 5 %, dojde k pomé&rné rychlé expanzi
svrchnich vrstev hvézdy, pfi niz se polomér osamocené hvézdy zvétSuje mnoho-
nasobné. V tésné dvojhvézdé vSak prostor neni neomezeny, v jistém okamziku se
stane, ze hvézda vyplni svUj Rochelv lalok. Vznika tak polodotykova soustava.

3) Bodem L, za¢ne z primarni slozky prystit na sekundarni sloZzku latka. Ta pfijima
nejen tuto latku, ale i moment hybnosti, ktery se nutné téz prenasi. Obézna perio-
da klesa. Dochazi k rychlému vyvoiji, na jehoz zavéru si obé slozky vymeéni své ro-
le, primarni slozka se stane slozkou sekundarni a naopak.

4) Po vymeéneé roli v systému se nyni jiz sekundarni slozka vyviji tak, jak tomu odpo-
vida stav jejiho nitra. To je natolik husté a tudiz samostatné, Ze se jej déje probi-
hajici ve svrchnich vrstvach hvézdy takrka nijak nedotknou. To znamena, ze i kdyz
je fakticka hmotnost hvézdy stale zkracovana prfenosem, hvézda se vyviji zhruba

'®) Dluzno podotknout, ze davno pred Kopalem (uz v roce 1941) pouzil pojem ,Rocheova mez"

GERARD PETER KUIPER (1905-1973) ve své znamé studii o §) Lyrae a po ném také FRANK B.
WooD (1950). Klasifikace dvojhvézd je ovsem dilem Kopalovym.
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tak, jako by neustale méla svou pocatecni hmotnost. Sekundarni slozka tak bude
mit i nadale pred slozkou primarni ve vyvoji naskok. Vzhledem k tomu, ze vyvoj
hvézdného nitra vede k neustalému rozpinani obalu hvézdy, bude prenos latky
pokraCovat, byt v pomalejSim tempu, perioda soustavy by pfitom méla opét po-
zvolna rast. Ve fazi tohoto pomalého pretoku latky nachazime fadu zakrytovych
dvojhvézd, kde se bézné setkavame s tim, Ze hmotnéjSi a jasnéjsi slozka je hvéz-
dou hlavni posloupnosti pod Rocheovou plochou, zatimco sekundarni slozkou by-
va vyvojoveé pokrocily podobr vyplfiujici svij Rochelv lalok.
Hlavni rysy procesu prenosu latky mezi slozkami si Ize pfiblizit pomoci tzv. konzervativniho pfe-
toku latky, pfi némz béhem pfenosu latky zadna hmota ze systému neunikne do prostoru.
V soustavé necht je dale vSechna latka vazana na jednu C&i druhou sloZku, takZe pak plati,
M,+M, = M = const., totéz bude platit i momentech hybnosti: L,+L, = L = const., slozky necht’ sta-
le obihaji po kruhovych trajektoriich.

Vypocitejme si nyni jak bude za téchto okolnosti zaviset vzdalenost sloZzek a a jejich obézna
perioda P na okamzitych hmotnostech slozek. a, a a, jsou vzdélenosti prvni a druhé slozky od
tézisté, x je parametr, ktery charakterizuje rozdéleni hmoty systému mezi slozkami:

M,=xM M,=(1-x)M
a,+ta,=a Mya,=M,a, - a,=(1-x)a a,=xa
L=L,+L,= oM, a’+M,a,)=wx(1-x)Ma"=const.

2r GM
O =—= R
P\ a
L= Giwx(1—x)Ma2=w/GM3ax(1—x) -
a
2
atx) - L 1 1 a,

TGM [x(1—x)F 16 [x(1—x)F

Zavislost vzdalenosti slozek a(x) na parametru x je reprezentovana funkci, ktera ma tvar pismene
U. Je symetricka vici vertikale: x = 0,5, v bodech x =0 a x = 1 roste nade v8echny meze. To nam
dava velmi dudlezitou informaci o chovani systému pfi pfenosu latky. Jestlize primarni ze slozek
naplni svij lalok a za¢ne pretékat na druhou slozku, pak se po¢ate¢ni hodnota parametru x,
(0,5<x,<1) bude zmenSovat. Znamena to, Ze obé sloZky se k sobé& zacnou pfiblizovat, a to az na
minimalni vzdalenost ami,. Objem Rocheova laloku stale jesté primarni slozky se zacne zmens$o-
vat, a to hned ze dvou pficin: 1) zmenSuje se pomér hmotnosti obou slozek, 2) slozky se
v prostoru k sobé pfiblizuji. Hmota primarni sloZky uloZzena v laloku je tak doslova vymackavana
na druhou slozku, cely proces je natolik rychly (snad az 0,01 Mg/rok), Ze je jen mala Sance nékte-
ry z dvojhvézdnych systému v této fazi prenosu pristinnout. Velmi brzy dojde k tomu, Zze se x
zmensSi pod 0,5, role slozek v soustavé se prevrati — sekundarni slozka se stane primarni a nao-
pak. Po tomto aktu se vyvoj viditelné zvolni, nebot pfi dalSim odtoku latky se vzdalenosti sloZzek
jiz budou zvétSovat a objem Rocheova laloku nyni jiz sekundarni slozky mirné poroste. Tempo
vyvoje pak bude dano tempem déja v nitru hvézdy.

Obdobné je i chovani obézné periody systému v pribéhu pfenosu latky. Jak plyne z 3. Keple-
rova zakona pro pripad kruhovych drah:

P—on a® :275L3 1 _ 1 P
\GM ~ G°M® [x(1—x)f 64 [x(1-x)]
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Perioda soustavy se béhem rychlé faze pretoku snizuje do svého minima - Py, po vyméné roli
slozek pak opét roste.

Pokud nejsou splinény podminky konzervativniho pretoku, pak velmi silné zalezi na tom, jaky
dil momentu hybnosti si sebou latka unikajici ze systému odnasi. Vypocty jsou ovSem pfislusné

5) Béhem rychlého a pozdéji pomalého pretoku latky mize ptivodné hmotnéjsi hvéz-
da predat druhé slozce az 85 % své hmoty, vesmés pfitom jde o kvalitni, na vodik
bohaty material, ktery nebyl dot€en pfedchozim jadernym vyvojem hvézdy. Pretok
latky z jedné slozky na druhou nemusi vzdy probihat bezprostfedné. Plynny proud
latky si sebou nese svlj moment hybnosti, coz vede k tomu, Ze nesméfuje pfimo
na druhou sloZzku, ale ponékud stranou. Pokud neni hmotu pfijimajici slozka
dostateCné rozmérna, pak se kolem ni nejprve vytvofi pomérné tenky disk lezici
v orbitalni roviné soustavy. Vlivem tfeni v disku (zejména turbulentniho) se mo-
ment hybnosti vnitfnich ¢asti disku prenasi do vnéjSich oblasti, coz umoznuje
vnitfnim ¢asticim, aby se po spirale postupné snesly na povrch hmotu pfijimajici
slozky. Zvy$ovani hmotnosti hvézdy na hlavni posloupnosti vede k nartstu vnitfni
teploty, tim k snizeni opacity a zvyS$eni koncentrace nosi¢u tepla (fotont) a rych-
losti pfenosu energie, €ili k naristu vykonu hvézdy. Vyvoj hvézdy se tak patficné
zrychli, naskok hmotu darujici slozky vSak nedozene.

6) Sekundarni slozka pfi pomalém pretoku postupné pfichazi o svlj takika veskery
svUj obal. Jeji dal§i vyvoj pak zavisi na jeji poateéni hmotnosti:

e Je-li po¢ateCni hmotnost hvézdy mensi nez 3 Slunce, pak vznikne heliova hvéz-
da o hmotnosti mensi nez 0,45 M. Ta elektronové zdegeneruje dfive, nez se
v ni vytvori teplota dostateCna k zapaleni heliovych reakci. Z hvézdy se pak Ca-
sem vyvine elektronové degenerovany heliovy bily trpaslik.

e Je-li poCateCni hmotnost hvezdy vétsi nez 3 Mg, pak se pii smrsténi hvezdy he-
liové reakce prece jen vzniti a hvézda se na 10° az 10° let stava horkou hvézdou
hlavni heliové posloupnosti. Pro né je charakteristicky silny hvézdny vitr. Brzy ve
hvézdé pokroC€i degenerace natolik, Ze se z ni stane uhlikokyslikovy bily trpaslik.
Pokud na néj bude pretékat latka z druhé slozky, pak muze cyklicky vybuchovat
jako nova, eventualné se muze stat supernovou typu la.

e Je-li hmotnost vétsi nez 15 Slunci, pak je vyvoj podobny, jen s tim rozdilem, Ze
v nitru hvézdy, které je diky své vySSi teploté a nizSi hustoté vice vzdaleno
elektronové degeneraci, se postupné zapaluji stale dalSi a dalSi jaderné reak-
ce. VSe konCi u reakci, které produkuji jaderné dale nehoflavé zelezo. Paklize
hmotnost elektronové degenerovaného zelezného jadra prekroCi 1,4 My, tento
vnitfek se zhrouti v neutronovou hvézdu, pfipadné ¢ernou diru. Hvézda vzpla-
ne jako supernova typu Il nebo Ib, zUstava po ni neutronova hvézda ¢i ¢erna
dira. Dvojice hvézd, v nichz sekundarni slozku tvofi takovyto objekt, bézné po-
zorujeme. Jde o tzv. rentgenové dvojhvézdy, burstery apod., kde z primarni
slozky pfitéka latka ke zhroucenému objektu, coz dava vznik mékkému rentge-
novému zareni.

7) Dals$i vyvoj mize byt velmi rozmanity, protoze nyni se do aktivni role dostava pri-



196 Uvod do fyziky hvézd a hvézdnych soustav

marni slozka. Kdyz ta vyplni svij lalok, za¢ne latka z této hvézdy pretékat smérem
k zhroucené sekundarni slozce (bily trpaslik, neutronova hvézda, erna dira).'®)
V disledku ztraty latky se muze podvojny systém i Uplné rozpadnout nebo v ném
nakonec najdeme dva bilé trpasliky, ¢i jiné kombinace objektl v zavére¢ném sta-
diu vyvoje.

Neutronové hvézdy a ¢erné diry v interagujicich dvojhvézdach

Neutronové hvézdy o sobé davaji védét, pokud jsou dostateCné mladé — tehdy zafi
jako radiové pulzary. StarSi hvézdy, které jiz tak rychle nerotuji, Ize odhalit jen obtiz-
né. Vyjimkou jsou ty neutronové hvézdy, které jsou Clenkami tésnych dvojhvézd,
v nichz dochazi k pfenosu latky. Tato latka dopada na povrch neutronové hvézdy,
¢imz se uvoliiuje velké mnozstvi gravitaéni energie, jez se pak méni v energii neu-
sporfadaného pohybu ¢astic. Akreovany plyn se zahfiva na teplotu milion kelvina
a zafi prevazné v rentgenovém oboru spektra. Takovym soustavam se fika rentge-
nové dvojhvézdy.

Rozli¢né konfigurace zhroucené slozky a jeji privodkyné v podvojné soustavé da-
vaji bezpocet variant neobvyklych projevd neutronovych hvézd v podobé rentgeno-
vych pulzarll, zableskovych zdroju, pfechodnych rentgenovych zdroju, rentgenovych
nov, zdroju zableskl mékkého i tvrdého zafeni gama.

Dosti podobné se projevuji i €erné diry nachazejici se v interagujici dvojhvézdé.
Zde pretéka ¢ast hmoty normalni slozky na zhrouceny objekt, a to bud prostfednic-
tvim hvézdného vétru nebo pfimym pretokem v pfipadé, kdy objem vyvijejici se
hvézdy vyplni tzv. Rocheuv lalok. Zviasté v tomto pfipadé nese s sebou pretékajici
latka znaCny moment hybnosti. Podle zakona o zachovani momentu hybnosti nepa-
da latka pfimo na Cernou diru, ale vytvari kolem ni mohutny plochy rotujici disk. Vli-
vem tfeni se v akreénim disku pfenasi moment hybnosti smérem od hvézdy, coz
umoznuje vnitfnim ¢asticim disku sestupovat stale nize k cerné dife, dokud se nedo-
stanou na nestabilni trajektorie, po nichz nezadrzitelné padaji do jicnu Cerné diry. Pfi
téchto procesech se uvolfiuje obrovské mnozstvi energie, ktera nahfiva vnitfni Casti
akrec¢niho disku na teploty fadové miliont kelvinli. Latka ma podobu vysoce ionizo-
vaného plazmatu, kde dulezitou roli hraje magnetické pole. Vnitfek akre¢niho disku
zari jako rentgenovy zdroj.

'®) VVzhledem k tomu, Ze tyto hvézdy jsou linearné nesmirné malé, latka na né pfimo nedopada,
vzdy se kolem nich vytvafi akre¢ni disk. Postupny pad latky na zhroucenou slozku je doprovazen

uvolfiovanim znacné energie, ktera vlastné reguluje pfiliv nové hmoty na zhroucenou slozku.
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Ulohy, problémy

1. Pfitomnost planety Jupiter by se dala prokazat rozborem zmén radialni rychlosti Slunce.
Vypoctéte periodu a amplitudu zmén radialni rychlosti, jez by tato planeta mohla vyvolat.
Diskutujte, zda jsou tyto variace soucasnou astronomickou technikou méfitelné. Cim by
byli hendikepovani astronomové ze souhvézdi Draka nebo MeCouna?

[11,9 let, 25 m/s]

2. Galileovi se jiz v roce 1616 podaifilo rozlozit hvézdu Mizar na dvé slozky. Mél s nim své
umysly — byla to dvojice, ktera byla (podle néj) mimofadné vhodna pro zméreni paralaxy.
Dle jeho zapisk( tam vidél dvé hvézdy s poloméry 3“ a 1%, oddélené vzdalenosti 15°.
Vzhledem k tomu, ze Galileo pfedpokladal, ze vSechny hvézdy jsou zhruba stejné veliké
(asi jako Slunce), méla by ta menSi byt tfikrat dal, jeji paralakticka elipsa méla byt trikrat
mensi.

Vypoctéte a) jakou paralaxu by za téchto okolnosti mély ony hvézdy a zda by byla
meéfitelna jejich vzajemna paralaxa (méfena vici ,vzdalenéjsi“ sloZce). b) Pro¢ toto mé-
feni selhalo? Kde byly chyby v pfedchozi Uvaze?

[a) 11, 3,5 a 7’ — vSe by bylo v té dobé pohodiné méfitelné, snad i pouhym
okem. b) nevédél o seeingu, o fyzickych dvojhvézdach]

3. Urcete dynamickou paralaxu a hmotnost slozek vizualni dvojhvézdy 70 Ophiuchi. Velka
poloosa trajektorie dvojhvézdy by byla viditelnad pod uhlem 4,551%, ob&zna doba sousta-
vy je 87,85 roku. Pozorované bolometrické hvézdné velikosti slozek jsou 3,93 mag a
5,29 mag. Pro zavislost mezi hmotnosti M a absolutni bolometrickou hvézdnou velikosti
M, uzijte vztah: M = 0,56 — 0,12 M,,,. (Pfevzato ze sbirky J. Siroky, M. Siroka: Zaklady
astronomie v pfikladech, uloha 238).

[Posledni aproximace: 7= 0,204 0,79 My a 0,55 Mg]

4. Treti nejjasnéjSi hvézda severni oblohy je Capella (o Aurigae). Je to vlastné spektrosko-
picka a vizualni dvojhvézda sestavajici ze dvou obfich hvézd spektralniho typu G8 llI
(slozka 1) a G1 Il (slozka 2). Ve spektru dvojhvézdy Ize bez problému vysledovat dva
systémy ¢ar, které se vici sobé pohybuji v antifazi s periodou P = 104,0233 dne. Kfivky
radialnich rychlosti jsou perfektni sinusoidy. Prvni sloZzka vykazuje polovi¢ni amplitudu
zmén radialni rychlosti, druha slozka ma K, = 27,4 km/s. Interferometricky |ze spolehlivé
proméfit vzajemny pohyb sloZek. Ztotoznime-li stfed méfeni s jednou ze slozek, pak ta
druha opisuje dokonalou elipsu o velké poloose 0,05647“ a malé poloose 0,04142". Ne-
prekvapuje (a) pro€?), Zze ,nepohybliva“ sloZzka lezZi ve stfedu této elipsy.

Vypoctéte: b) pomér hmotnosti slozek M,/M,, c) uhel sklonu drahy /i, d) ob&zné rych-
losti obou slozek vztazené k tézisti v, , v,, ) poloméry jejich drah vaci tézisti ry, r,, f) vel-
kou poloosu a v m a AU, g) celkovou hmotnost soustavy s Mg, h) hmotnosti jednotlivych
slozek M,, M,, i) vzdalenost Capelly v pc a svételnych letech. Inspirovano ulohou ,Vaze-
ni hvézd“, www.bm.cesnet.cz/~ondra/capella/lab.html, autor Leo$ Ondra.

[(a) trajektorie jsou kruznice, (b) M,/M, = 0,9507, (c) i = 137,18°, (d) v, =
38,33 km/s, v, = 40,31 km/s, (e) r, = 5,4822-10"° m, r, = 5,7663 10" m,
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(f)a=1,1249 10" m = 0,7519 AU, (g) M, + M, = 524 M, (h) M, = 2,69 M,,
M, = 2,55 M, (i) 13,3 pc.]

5. U zakrytové dvojhvézdy V 442 Cygni s periodou svételnych zmén P = 2,386 dne dochazi
k centralnim zakrytim, pficemz caste¢né zatméni trva 2,64 h, uplné 0,29 h. Ve spektru
soustavy jsou patrny €ary obou slozek, kfivky radialnich rychlosti jsou pfesné sinusoidy.
Polovi¢ni amplituda zmén radialni rychlosti primarni slozky je K, = 109 km/s, polovi¢ni
amplituda zmén z radialni rychlosti sekundarni slozky je 120 km/s.

Z tohoto zadani ulohy zjistéte: a) vzdalenost slozek v AU a polomérech Slunce, b)
hmotnosti soustavy a jednotlivych slozek, c) poloméry R, a R, obou slozek. Jedna se o
oddélenou soustavu?

[(a) a = 0,050 a. j. = 10,8 Ry, (b) M, = 1,56 My, M, = 1,41 M, (c) R, = 0,87 Ry,
R,=0,70 Ry]

6. Dokonale plastické téleso udrzované pohromadé vlastni gravitaci, které rotuje jako tuhé
téleso, se vlivem odstiedivé sily formuje do tvaru velice podobného rotacnimu elipsoidu.
Ukazte, Zze vtom pfipadé, kdy je pfevazna €ast hmoty rotujiciho télesa soustfedéna
v centru, plati, Ze pomeér jeho rovnikoveého polomeéru r, ku poloméru polarnimu r, je dan

vztahem: q =r_e_1= Goq , kde a,q je odstredivé zrychleni na rovniku a g, je hodnota

rP gr

gravitacniho zrychleni tamtéz. Zkontrolujte, nakolik pfedpovédi miry zplosténi q,., sou-
hlasi s realné pozorovanymi hodnotami zplosténi a) u Zemé, b) u Jupiteru, c) u fotosféry
Slunce. d) Vysvétlete pozorované rozdily

[(3) Greq = 0,00347/2, q = 0,00346, (b) G,eg = 0,087/2, q = 0,065, (C) Qproq =
2,14 -10°/2, g =1/20000.]

7. Pro dvojhvézdu sestavajici ze slozek o hmotnosti 5 Mg a 3 Mg vypoctéte nejdelSi obéz-
nou periodu P, pfi niz dojde k pretoku latky z primarni slozky na sekundarni jesté v dobé,
kdy a) jsou obé hvézdy objekty hlavni posloupnosti (R;,..« = 5 Rg), b) primarni slozka je
Cervenym obrem a sekundarni hvézdou hlavni posloupnosti (R;,,., =500 Rg), ¢) primarni
slozka je ¢ervenym obrem asymptotické vétve a sekundarni hvézdou hlavni posloupnosti
(Rymax = 1000 Ry).
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Definice

Proménné hvézdy jsou takové hvézdy, jejichZ pozorovana jasnost se s Casem meéni.
Vnitfné jde o mimoradné pestrou skupinu osamocenych hvézd a dvojhvézd, velice
rozmanité jsou i pfi€iny pozorovanych zmén a jejich projevy. Proménnost hvézd je
pomérné Casty jev, odhaduje se, Ze asi 10 % hvézd jsou hvézdy zjevné proménné.
Cim vice se zjemriuji diagnostické metody, tim vy$si je procento promé&nnych hvézd
v ndhodném vzorku hvézd.

Rozpéti pozorovanych svételnych zmén je velmi Siroké, od 1 milimagnitudy
(0,001 mag =1 %o) do desitek magnitud (10 mag =1 : 10*, 15 mag =1: 106). Roz-
licné jsou Casoveé Skaly: od 10 s do ¢asovych méfitek zmén, k nimz dochazi v di-
sledku hvézdného vyvoje.

Vyvojové zmény mohou byt velmi pomalé, pokud souviseji s jadernym vyvojem (podle hmot-
nosti 10° az 10° let), Fadové rychlejsi, souvisi-li s pfestavbou hvézdy v Kelvinové-Helmholtzové
Skale, kdy je hvézda ve stavu hydrostatické rovnovahy. Dojde-li v pribéhu vyvoje k jejimu naru-
Seni méni se hvézda v tzv. dynamické €asové skaly (podle typu hvézdy az desitky minut). K rych-

lym zménam tohoto druhu dochazi bud' na poCatku hvézdného vyvoje nebo v pozdnich vyvojo-
vych stadiich.

Vyznam studia proménnych hvézd

Proménné hvézdy jsou zajimavé nejen tim, Ze se na nich, v nich nebo kolem nich
néco déje, ale i tim, Ze se rozborem vlastnosti jejich svételné kfivky mizeme néco
dovédét o objektech samotnych. VSeobecné plati, Ze proménné hvézdy na sebe pro-
zrazuji vice nez hvézdy s konstantni jasnosti.

Vyzkumem proménnych hvézd ziskavame Casto unikatni informace o vykonech,
hmotnostech i o vnitfni stavbé hvézd, které bychom jinak jen stézi dokazali ziskat
(zakrytové dvojhvézdy, pulzujici hvézdy aj.).

7.1 Historie vyzkumu proménnych hvézd

Prehistorie sledovani proménnych hvézd

PrestoZe by se mezi hvézdami viditelnymi pouhym okem nasla fadka hvézd, které
meéni svou jasnost neprehlédnutelnym zplsobem, jejich pozorovani byla v poc¢atcich
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astronomie velmi vzacna a nesystematicka.

Hlavni zabranou sledovani proménnych hvézd v zemich, ovlivnénych starovékou
feckou a fimskou kulturou, byla pfedpojatost u€encu, ktefi ve shodé s tehdy nejvétsi
autoritou — Aristotelem — nepocitali s tim, ze se by jasnost hvézd méla a mohla né&jak
ménit. Vyplyvalo to z aristotelského nahledu na svét, kde se za sférou Mésice zadné
zmény nepfipoustély. Hvézdny vesmir se zdal byt statickou kulisou, definovanou jed-
nou provzdy v jednom jediném tvaru.

Pokud se pfece jenom néjaké zmény pozorovaly, pak muselo jit o proménné hvézdy s vyji-

mecénou amplitudou svételnych zmén — o vzplanuti nov &i supernov. PotizZ je v tom, Ze tyto je-

vy byly ze zasady odmitany bud jako nedopatfeni nebo se soudilo, Ze tu jde o neobvyklé ko-
mety. O téch astronomové zaznamy nevedli, nebot komety, coby meteorologicky jev spadaly
do kompetence meteorologt ¢i kronikaru.

Cinéti a japonéti astronomové a astrologové touto predpojatosti netrpéli a neobvyklé jevy na
obloze, véetné ,navstév hvézdnych hostl”, peclivé zaznamenavali. Mame tak od nich dllezité
informace napfiklad o vSech supernovach, jez v poslednim tisicileti vzplanuly. Bohuzel, vzhle-
dem k tomu, Ze vzplanuti supernov byla vyznamna podle jejich astrologie, jsou jejich zaznamy
nepresné a subjektivné zabarvené.

Prvni védecka pozorovani

Tycho Brahe objevil roku 1572 pobliz k Cas ,novou“ hvézdu. Pfesné ji zakreslil do
hvézdné mapy a stanovil jeji soufadnice. Jeji jasnost srovnaval s jasnosti ostatnich
hvézd a ziskal tak vibec prvni svételnou krivku proménné hvézdy a soucasné prvni
svételnou kfivku poklesu jasnosti supernovy.

Z hlediska vyzkumu proménnych hvézd jde o prulom v pohledu na tento typ
hvézd. Ostatni u€enci Tychonova pozorovani zhusta znevazovali, oznacujice novou
hvézdu za atmosféricky jev: za kometu €i meteor. Tycho Brahe vSak peclivym mére-
nim prokazal, ze jeho nova je nejméné Sestkrat dal nez Mésic. V té dobé to byla jed-
na z poslednich ran aristotelskému svétovému nazoru.

Periodicky proménna hvézda byla poprvé uvédoméle pozorovana v roce 1596,
kdy David Fabricius sledoval omikron Ceti, jeZ stfidavé mizela a znovu se objevova-
la. Znovu ji pozoroval v roce 1609 a nazval ji Mira — ,Podivuhodn&“. Znovu ji objevilo
nékolik dalSich pozorovatelll, v 1638 i holandsky astronom JOHN PHOCYLIDES HoOL-
WARDA, ktery hvézdu studoval systematicky po cely rok — to je prvni pfipad systema-
tického sledovani proménné hvézdy.")

V seznamu znamych proménnych hvézd pfibyvaly zejména napadné se ménici
dlouhoperiodické proménné typu Mira a novy.

Zacatky systematického studia

Iniciatory systematického vyzkumu proménnych hvézd se stali AnglicCané EDWARD
PIGOTT (?-1825) a John Goodricke. Ten v letech 1782-3 objevil svételné zmény Algo-

') Periodicitu svételnych zmén Miry jako prvni zjistil ISMAEL BOULLIAU (1605-94). Periodu stano-
vil na 333 dny, coz je v az dojemné shodé s dneSnimi uréenimi (332 dny).
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lu a hvézdu sam téz systematicky pozoroval. Prokazal, ze se méni s periodou nece-
lych tfi dni a spravné vysvétlil pficinu jejich svételnych zmén.

Tyz Goodricke objevil jesté dalSi dvé periodické proménné hvézdy: B Lyrae a
d Cephei, shodou okolnosti tu jde o predstavitelky dalSich dvou typl proménnosti
hvézd. Pigott roku 1784 objevil dalSi cefeidu n Aquilae a v roce 1795 R Coronae Bo-
realis a R Scuti.

V roce 1786 Pigott publikoval prvni katalog proménnych hvézd, ktery obsahoval
téchto 12 exemplara:

B Cas (SN 1572) Algol R Leo
Mira Ceti Nova Vul 1670 n Aquilae
P Cygni x Cygni B Lyrae
Nova Oph (SN 1604) R Hya 6 Cephei

Po roce 1844 se diky vystoupeni FRIEDRICHA W. A. ARGELANDERA (1799-1875) zvysil
zajem o vyzkum proménnych hvézd, které slibovaly zjisténi povahy hvézd samot-
nych. Argelander pfiSel s jednoduchou metodou odhadovani jejich jasnosti — relativ-
nim srovnavanim s hvézdami srovnatelné jasnosti, jez se nachazely v bezprostfed-
nim okoli studované hvézdy. Tato vSeobecné dostupna pozorovaci metoda slouZzila
po fadu desetileti jak profesionalnim astronomum, tak i astronomim amatérim, jimz
koneé&né slouzi doposud.?)

Argelanderlv soupis proménnych hvézd ma v roce 1844 44 polozky, Argelander
zacCal oznaCovat proménné hvézdy v jednotlivych souhvézdich postupné pismeny R,
S, ...Z

1880 byla znama uz stovka proménnych, coz umoznilo Edwardu C. Pickeringovi
(1846-1919) provést jejich zakladni klasifikaci, jiz se pfidrzujeme doposud.

Béhem 19. stoleti vzrost poet znamych proménnych hvézd ze 12 na nékolik sto-
vek. Pfi¢inou a pfedpokladem byly: a) zvySeny zajem o hvézdy, b) spolehlivé hvézd-
né mapy, c) fotometrické prehlidky, d) na konci stoleti i harvardské fotografické pre-
hlidky a e) zapojeni astronomd amatért do vyzkumu proménnych hvézd, coz jim
v podstaté umoznila Argelanderova stupnova metoda odhadu jasnosti.

Pfi€iny proménnosti. Vyzkum proménnych hvézd ve 20. stoleti
Poznani pri¢in proménnosti bylo zpocatku obtizné zejména pro velké mnozstvi typu

vigwvivys

skupiny proménnych hvézd s podobnym chovanim.

Spektroskopie ukazala, Ze vétSina ze znamych proménnych hvézd ma syté oranzovy nadech
(miridy) se spektrem s molekularnimi pasy. Soudilo se, Ze proménnost je tu vlastnosti rozsahlych
chladnych a hustych atmosfér. Protoze se se zménou jasnosti ménila i spektra, byla Herschelova
domnénka, Ze tyto hvézdy jsou posety tmavymi skvrnami a ke zménam dochazi v disledku rota-
ce, opusténa. Zachovana zlstala u nékterych polopravidelnych proménnych hvézd, jejichz své-
telna kfivka pfipominala prabéh vyskytu sluneénich skvrn.

%) Ale i zde, diky dostupnosti moderni detekéni techniky (hlavné CCD) se postupné piechazi od
subjektivnich pozorovacich k metodam objektivnim.
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Zcela jinym pfipadem byl bily Algol: V roce1880 Pickering oprasil jiz skoro sto let starou Good-
rickovu domnénku o dvojhvézdné povaze proménné hvézdy a dokazal, Ze vyborné odpovida po-
zorovani. Z tvaru svételné kfivky odvodil proménnost i relativni rozméry obou slozek.

O definitivni potvrzeni domnénky se postaral v roce 1888 Hermann Vogel, kdyz zjistil, ze Algol
je jednoslozkova spektroskopicka dvojhvézda, jejiz kfivka radialni rychlosti pfesné odpovida
dvojhvézdnému modelu. Bezpecéné tak byl kombinaci fotometrickych a spektroskopickych pozo-
rovani prokdzan mechanismus proménnost i tzv. zakrytovych dvojhvézd.

Po uspéchu u Algolu zkouSeli astronomové Stésti u cefeid. & Cephei sice objevil uz Goodricke,
ale fadné ji zkoumala az W. CERASKI roku 1880. | kdyz se jedna o prisné periodickou hvézdu,
pokus o vysvétleni zakryty ve dvojhvézdé selhal. Hvézdy jsou v minimu jasnosti ¢ervenéjsi
nez v maximu, svételna kfivky je asymetricka, vzdy ma pomaly narust, rychly pokles (!) Radi-
alni rychlost je proménna, coz dava moznost vypoctu fiktivni trajektorie dvojhvézdy. Bohuzel,
jak v roce 1914 ukazal Harlow Shapley, trajektorie neviditelné slozky by v mnoha pfipadech
zasahovala do jasnéj$i hvézdy — jedna hvézda by obihala v druhé.
K odhalovani novych proménnych hvézd se zacCaly vyuzivat velmi ucinné fotografické
metody — pofizovaly se sklenéné archivy, v nichz se srovnavaly tytéz oblasti nebe. PoCet
znamych promeénnych hvézd béhem 20. stoleti vzrostl ze 700 na dneSnich asi 50 000.

Novou kvalitu v objevovani proménnych hvézd znamena Cinnost astrometrické
druzice Hipparcos, ktera sama objevila 12 000 novych proménnych hvézd a promén-
nost 8 200 hvézd potvrdila.

Zakladnim katalogem proménnych hvézd v souCasnosti je tzv. General Catalogue
of Variable Stars od roku 1948 vydavan v Moskvé (nyni jiz 5. vydani katalogu -1985)
pod redakci NIKOLAJE N. SAMUSE. Po ovéfeni proménnosti je nové nalezené pro-
ménné hvézdé pfidéleno oznaceni pfislusné proménné v souhvézdi, v némz lezi.
Pred latinskym nazvem souhvézdi ve 2. padu, respektive jeho tfipismenovou zkrat-
kou, se uvadi pismenova, Ci Ciselna kombinace, a to vtomto poradi: R, S, T, ...Z,
RR, RS, RT, ...RZ, SS, ST, ..., SZ, TT,...ZZ, AA, AB, ...% QQ, QZ, V 343, V 344
...napfriklad V 3891 Sgr.

Existuji v8ak i jiné typy proménnych hvézd, které nebyly odhaleny pozorovanim
optickym — rentgenové nebo radiové zdroje.?) Tam se udavaji jejich oznadeni z pfi-
slusného katalogu, pfiCemz z oznaceni proménné hvézdy lze vycist i pfibliznou polo-
hu objektu na obloze, jelikoz oznaCeni obsahuje v zaokrouhlené podobé rektascenzi
a deklinaci hvézdy.

7.2 Metodika vyzkumu proménnych hvézd

Svételna krivka
Svételna krivka je zavislost hvézdné velikosti, €i jasnosti sledovaného objektu na Ca-

%) V abecedé se nepouziva pismeno J. Mohlo by se totiZ snadno poplést s pismenem I.

4) Vzhledem k tomu, Ze optické protéjsky proménnych rentgenovych ¢&i radiovych zdroju zpravidla
téZ jevi proménnost, jsou zarazovany mezi bézné proménné hvézdy a oznacovany podle stan-
dardnich zvyklosti.



204 Uvod do fyziky hvézd a hvézdnych soustav

se udavaného zpravidla v julianskych dnech. Hvézdna velikost se wudava
v magnitudach, nékdy téz v jejich zlomcich (milimagnitudach — mmag). Hvézdnou ve-
likost promé&nné hvézdy uréujeme zpravidla relativné®), a to pomoci poméru jasnosti
zkoumané hvézdy j, a jasnosti jiné, vhodné zvolené srovnavaci hvezdy j, ktera by

méla byt hvézdou neproménnou. Pak vynasime na vertikalni osu veliCinu Am:

Am =-2,5 Iogj_—”,
bézné vSak v opacném sméru tak, aby pfi vzristu jasnosti §la svételna krivka vzhuru.
Pokud je znama hvézdna velikost srovnavaci hvézdy (tu mizeme urcit i fotometric-
kym méfenim vUcéi tzv. standardnim hvézdam se znamou hvézdnou velikosti), pak
muzeme vynaset pfimo hvézdnou velikost proménné hvézdy v zavislosti na ¢ase.

Zpravidla byva dulezité uvést v jakém spektralnim oboru jsme jasnosti obou hvézd
porovnavali. Méfeni mlUzeme provadét v instrumentalnim fotometrickém systému,
kde je spektralni citlivost ur€ena jen vlastnostmi zemské atmosféry, pfistroje a detek-
toru, mnohem lepSi je vSak méreni jasnosti provadét v nékolika spektralnich oborech
vymezenych specialnimi filtry definujicimi néktery z pouzivanych fotometrickych sys-
téma (UBV (R,1,J..), uvby aj.)

Detektorem svétla hvézdy mlze byt i lidské oko, to vS§ak podléha spousté obtizné
redukovatelnych subjektivnich vlivl. Objektivnéjsi vysledky dava fotograficka deska
(film), kterd vSak nereaguje na svétlo linearné. Detektorem, jehoz charakteristika je
linearni v $irokém rozsahu intenzit, je fotonasobi¢ a ale CCD prvek®), ktery v sobé
spojuje vyhody fotografie a fotonasobice.

Cas pozorovani

Svételné zmény zpravidla vztahujeme k okamziku pozorovani vyjadieného v julian-
skych dnech a jejich zlomcich. Julianské datum je volné plynouci €asovy udaj
odpovidajici poctu dnl, které uplynuly od jistého, ¢asové dostateéné vzdaleného
posatku. Cas’) pozorovani vyjadreny v pfisluéném pasmovém (letnim pasmovém)
Case je nutno nejprve prevést na Cas svétovy (UTC) a pak na tzv. geocentrické
Jjulianské datum — JDy,.. Pokud nas zajima napfiklad periodicita svételnych zmén
toho kterého objektu, je praktické tento udaj vztahnout na Slunce, které se v Galaxii
v Casové Skale stovek let pohybuje rovnomérné a pfimoCare. Pomoci tzv.

®) Od pravidla se ob&as upousti, pokud se soub&zné zpracovavaji data o velkém poétu hvézd,
ktera se ziskavaji tfeba celooblohovymi snimky. Tuto metodiku pouziva napf. Zenevska fotomet-
rie, kde méfeni mnoha hvézd je redukovano na standardni systém a hvézdné velikosti promén-
nych jsou ur€ovany zasadné statisticky jako chyby opakovanych méreni.

6) Principialnim nedostatkem pozorovani provedenych pomoci CCD prvk( je rizny pomér sig-
nal/Sum u hvézd s riznou jasnosti, coz je dano faktem, ze vSechny zachycené objekty jsou zde
pofizeny stejné dlouhou expozici.

7) Problémy s uréovanim a udavanim ¢asu jsou zevrubné zmirfiovany v ucivu pfedméti Obecna
astronomie a Astronomicka pozorovani.
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heliocentrické korekce®) se skuteéné julianské datum, v némz bylo pozorovani na
prislusné misté Zemé provedeno: JD., s€ prevede na tzv. heliocentrické julianske
datum - JD,,,. Takto se pozorovani provedené ze zrychlené se pohybujici Zemé
vztahne na Slunce, které prostorem putuje mnohem rovnomeérnéji.

Perioda svételnych zmén

U nékterych typu proménnych hvézd se pozorované svételné i jiné zmény opakuji se
znacnou pravidelnosti. Proménnost hvézdy urCuje néjaky periodicky déj, jehoz perio-
da pak odpovida periodé svételnych zmén pfislusné proménné hvézdy. V nékterych
pripadech se mizeme setkat i s kombinaci nékolika periodickych déju, pfipadné pe-
riodického déje s néjakymi aperiodickymi zménami, €i trendy.

Vysledovani periodicity proménné hvézdy a nalezeni délky periody jejich zmén
mnohé vypovida o fyzikalni podstaté pozorovanych zmén i o proménné hvézdé sa-
motné. Navic umoznuje stanovit pfedpovéd chovani hvézdy smérem do budoucnosti
i do minulosti.

Pozor, ani po opravé na heliocentricky ¢as obecné nemusi pozorovana perioda (frekvence)
déju souhlasit s periodou (frekvenci) tohoto déje, kterou by udal pozorovatel spojeny s pozorova-
nym objektem, a to v dUsledku Dopplerova jevu. V prvnim pfiblizeni je tu rozhodujici hodnota ra-
dialni rychlosti RV. Je-li P pozorovana perioda, f* pozorovana frekvence a P vlastni perioda,
vlastni frekvence, pak plati jednoducha relace:

P_r_4_ RV

P f c
Jestlize se k ndm objekt blizi, jevi se nam frekvence déjl, které tam probihaji, vys$si, vzdaluje-li
se, je tomu naopak. Tento vztah je dulezity i v situaci, kdy se radialni rychlost méni — tfeba
v dlsledku obézného pohybu Zemé nebo slozek dvojhvézdy.

V katalozich jsou v$ak vyhradné uvadény periody pozorované, a to z toho ddvodu, ze u rady
objektd velikost radialni rychlosti nezname. Ta se standardné méfi z posunu spektralnich ¢ar, je-
jichz laboratorni frekvence (vinové délky) zname.

V pozorovatelské praxi se lze setkat s rozli€nymi modifikacemi i stupni periodicity
proménnosti:

a) idealni proménnost — svételné kfivky ziskané v rlznych cyklech jsou v ramci
presnosti mérfeni zcela identické;

b) sekularni (dlouhodobé) zmény — tvar svételné kfivky nebo délka periody se
dlouhodobé méni;

c) vice period — svételna kfivka je vysledkem superpozice nékolika periodickych
zmén, probihajicich nezavisle a s riznymi, zpravidla nesoudélnymi periodami
nebo frekvencemi;

d) aperiodické (neperiodické) zmény, trendy — pfes periodické zmény se prekla-
daji aperiodické zmény a trendy, které periodické zmény moduluji a méni je-
jich uroven.

®) Heliocentricka korekce muze dosahnout maximalné 500 sekund. Paklize se svételné zmény
déji ve Skale dni, pak je mozné heliocentrickou korekci zanedbat a obé julidnska data ztotozZnit.
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Realna pozorovani je zpravidla obtizné hned spravné rozSifrovat, a to hned z néko-

lika divodu:

e pozorovani jsou vzdy zatizena chybami, at uz nahodnymi, s nimiz se dokaze dosti
dobfe vyrovnat teorie chyb nebo tzv. vyrovnavaci poéet, nebo systematickymi, jez
nelze redukovat bez znalosti pfi€in toho, pro¢€ vznikaji;

o zfidkakdy se nam podafi pozorovanim v jednom kuse ziskat celou svételnou kfiv-
ku dostatec¢né dobrie pokrytou body.

Z téchto duvodu se jako vyhodné jevi vyuzit periodi¢nosti dotyéné proménné hvézdy a
pozorované Useky svételné kfivky ziskané v riznych cyklech seskladat do jediné svétel-
né krivky obsahujici vSechna pozorovani. K tomu je nutno znat tzv. svételné elementy.

Svételné elementy. Skladani pozorovani

Svételnymi elementy proménné hvézdy s jednou periodou svételnych zmén jsou pe-
rioda a julianské datum néjakého vyznamného okamziku, od néhoz pak zacCiname
pocitat tzv. fazi svételné krivky. V tomto okamziku jasnost hvézdy zpravidla dosahuje
jednoho z extrému — maxima (u cefeid) nebo minima (u zakrytovych dvojhvézd). Po-
moci okamziku zakladniho minima nebo zakladniho maxima M, v julianském datova-
ni a periody P vyjadfené ve dnech, Ize pak pfedpovédét heliocentrické julianské da-
tum pfislusného extrému podle vztahu:

JDpo(Max., min.) = My(Max., min.) + E - P,

kde E je tzv. epocha, Cislo cyklu, matematicky jde vzdy o celé Cislo. Pfedpovéd pro
Zemi JD g Zjistite z JD,,, odectenim heliocentrické korekce.
Pro konstrukci skladané svételné krivky vyuzivame pak tzv. (fotometrické) faze
proménné hvézdy ¢:
eJD,,, (t)—M, 0

ot) = FRAC ;-—re )= ol
6 P {

Faze proménné hvézdy tak zastupuje €as, nabyva hodnot od 0 do 1.

Rozptyl bodl zkonstruované skladané svételné kfivky muze byt vysledkem:
a) rozptylu (hahodnych chyb) méfeni;
b) aperiodi¢nosti svételnych zmén, pfipadné svételnych zmén probihajicich
S jinou periodou;
c) nepfesnosti stanoveni periody.

Graf (O - C)

Sledujeme—li néjaky vyznamny okamzik svételné kfivky (minimum, maximum) urcité
proménné hvézdy po delSi dobu, je vhodné zkonstruovat si tzv. graf (O — C), coz je
Casova zavislost rozdilu okamziku pozorovaného extrému (O — Observed) a vypoc-
teného okamziku (C — Calculated). V grafu (O — C) se na vodorovnou osu vSak Cas-
téji nez €as udava epocha.
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Interpretace pozorovaného grafu (O — C) je jednou z nejucinnéjSich ,diagnostickych®
metod chovani periodickych proménnych hvézd. V pfipadé, Ze grafem (O — C) je:

a)

pfesné vodorovna pfimka prochazejici (O — C) =0, pak je to indikace skuteCnosti, Ze
hvézda ma jen jednu periodu svételnych zmén a ze pouzité svételné elementy jsou
v pofadku. Tyto ,bezproblémové” hvézdy je mozno bez obav na nékolik let opustit a véno-
vat se jinym.

vodorovna pfimka neprochazejici (O — C) = 0. To znamena, Ze perioda je jedina, urCena je
spravné, zato okamzik zakladniho minima nebo maxima si opravu vyZaduje.

Sikma pfimka prochazejici bodem E =0, (O — C) =0, ukazuje, Ze okamzik zakladniho
extrému je ur€en spravné, periodu je nutno opravit o smérnici pfimky prolozené zavislos-
ti (O — C);E: 6P =d(O - C)/dE.

parabola sveédCi o tom, Ze se perioda linearné zkracuje nebo prodluzuje (parabola otevie-
na vzhlru - napfiklad pfi tzv. pomalém pienosu latky mezi slozkami algolidy.)

polynom vysSiho stupné. Zmény periody jsou komplikovanéjsi, do vzorce pro pfedpovéd
okamziku extrému nutno zavést dalsi ¢leny, jde v podstaté o Taylor(iv rozvoj se stfedem
v epose E =0:

JD,. =M, +EP+E23—Z+...,

sinusoida nebo podobna funkce. Zde je nepfirozengjSim vysvétlenim fakt, Ze proménna
hvézda obiha kolem spolecného tézisté v soustavé s jinou hvézdou, ktera se jinak spekt-
ralné nebo i svételné nemusi projevovat. Jde o tzv. light-time effect.

Fiktivni periody

Jen vyjimecéné si mGzeme byt hned od pocatku jisti, Ze perioda svételnych zmén, kterou se nam
podafilo stanovit, je skute¢né realna. Nej¢astéji se dopustime téchto pfehmatu:

a)

b)

realna perioda je ve skute€nosti dvojnasobna, ve svételné kfivce jsou dvé na prvni pohled
nerozeznatelné viny. Zde je vhodné bud zpfesnit pozorovani (zvétsit jejich pocet), nebo
ziskat dodate€nou informaci o periodicité zmén jinak nez fotometricky;

skute€na perioda je s fiktivni periodou v poméru malych pfirozenych Cisel — to byl i pfipad
periody Merkuru, o némz se az donedavna soudilo, Ze jeho obézna perioda se shoduje
s rotacni;

perioda konjugovana P, je fiktivni perioda, ktera se objevuje tehdy, kdyZ pozorujeme ob-
jekt vzdy v néjaky presné definovany okamzik, tfeba kdyz hvézda pravé prochazi meridia-
nem, Cili ve stejny moment hvézdného dne. Vztah mezi konjugovanou a realnou periodou
P.je dan tzv. Tannerovym vztahem:

kde je tzv. vzorkovaci perioda, neboli perioda, z niz se provadi pozorovani. Nej¢astéji to by-
va jeden hvézdny deng) (P, =0,99727 d), ale mlze to byt i tropicky rok nebo jina perioda.

Hledani period

S problémem hledani periody se nejCastéji setkdvame u nové objevenych promén-
nych hvézd. Vime o nich, Ze se méni, z celistvych Usekl pozorovani jeji svételné

zemeépisné délce
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kfivky mizeme usuzovat na délku periody. Bézné je to tak, Ze mame fadu pozorova-
ni hvézdné velikosti hvézdy v riznych ¢asovych okamzicich: {m(t;)} z rGznych noci.
ZkuSeni pozorovatelé doporucuji, abychom se dfive, nez se pustime do vysSetfo-
vani pozorovani pomoci komplikovanych matematickych metod, které vétSinou vyza-
duji solidni vypocetni techniku, pokusili odhadnout periodu metodami vyzZadujicimi
jen milimetrovy papir, tuzku a tu nejjednodussi kalkulacku. V prvé fadé byste si méli
vynést do grafu pozorované svételné zmény v prostém Case: tim si razem udélate
prfedstavu o tom, jakou povahu tyto svételné zmény maji a v jakém rozsahu mate
pfipadnou periodu hledat. Pokud budete v zavislosti schopni vytipovat okamziky ma-
xim a minim, je mozno periodu najit tak, ze intervaly mezi nimi zkusmo délte malymi
celymi Cisly a pokouSite se najit vSeobecnou shodu. Teprve pak, at uz se to podafri

v g

nebo nepodafi, je rozumné zapojit do hry i ,vzneSenéjSi“ metody hledani period.

Metod, jak zjistit moznou periodu svételnych zmeén je cela fada. Na tomto misté uvadime jen

jejich zakladni mysSlenky:

a) V zadaném intervalu postupné ménime periodu. Pro libovolné zadany okamzik pocitani fazi
(napfiklad pro upln& prvni méfeni jasnosti v souboru: £;) a pro periodu ménénou po vhod-
nych krocich, vypocitame vzdy nové faze pro jednotlivé okamziky méfeni. Pak vdechny dvo-
jice faze—hvézdna velikost setfidime podle fazi a vypocteme sumu absolutnich velikosti roz-
dild hvézdnych velikosti po sobé nasledujicich fazi. Tim dotycné periodé pfisoudime jisté
¢islo, funkcional S. Pak sledujeme prubéh funkce S(P) a hledame v jejim pribéhu minima.
Paklize jsou odchylky nahodné, pak plati, ze perioda déje odpovida minimalni hodnoté funk-
cionalu S. Popsana metoda ma tu nevyhodu, Ze se v ni musi pfi kazdém kroku tfidit, coz je
Casové naroCné. Vhodnéjsi je proto hledat jiné algoritmy, které toto nevyZaduiji.

b) DalSi metoda je zaloZzena na tom, Ze jiz pfedem néco o vysledné svételné kfivce predpo-
kladate, napfiklad, Ze ji Ize s postacujici pfesnosti popsat harmonickym mnohoclenem 2.
stupné:

f(p) = A+ Bsin(2zg) + C cos(2z¢) + D sin(4zp)+ E cos(4 ),

a pro tuto funkci hledat metodou nejmensich &tvercd takovou kombinaci 6 parametrl (A ..
E, P), pro niz by byl funkcional metody nejmensich ¢tvercu S:

S = mt) - (o)
minimalni. Toto je standardni Uloha, jiz se sou¢asné najde nejen zakladni perioda funkce,
ale i pribéh svételné krivky. Postup selhava tehdy, kdyz se vzhled svételné krivky hodné
li5i od pfedpokladu. K tomu ovdem dochazi jen zfidka.

c) Casto se téZ vyuziva standardni procedury Fourierovy transformace, kde se pozorovani
pfevadeéji z prostoru ¢asu do prostoru frekvenci. Zde je tfeba byt pfi vybéru realnych peri-
od velmi obezfetni, nebot’ vétSinou se vam zde nabizeji faleSné periody souvisejici spiSe
s vlastnostmi urcité periodicity pofizovani dat (vzorkovani — sampling).

7.3 Mechanismy proménnosti hvézd

Typy proménnych hvézd

S tim, jak v historii rostl pocet znamych proménnych hvézd, vyvstavala i potfeba roz-
¢lenit je do urcitych typl objektl se stejnym chovanim a také asi stejnou pfic¢inou
svych zmén. V soucasnosti je takovych zakladnich typu proménnosti znamo pres
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padesat. Obvykle se tato skupina oznacuje podle prvni prozkoumané hvézdy dané
skupiny: tak napfiklad hvézdy typu W Ursae Majoris jsou zakrytové dvojhvézdy
s vlastnostmi podobnymi jejich hlavni prfedstavitelce W Ursae Majoris.

Hlavnim rozliSovacim znakem vzdy byl a jeSté stale je vzhled svetelné krivky.
S rozvojem pozorovaci techniky pfes vizualni odhady, fotografii, fotonasobi¢e az po
CCD prvky, se neustale zlepSuje pfesnost pozorovani (v souCasnosti standardné né-
kolik tisicin magnitudy) i jeho Casové rozliSeni (az 107 s). Casem nabyly na dulezi-
tosti dalSi rozliSovaci znaky pfislusnosti k urCitému typu proménnosti: vzhled spektra,
spektralni zmény (zmény intenzity, ekvivalentni Sifky a profilu spektralnich car),
zmény radialni rychlosti.

Spektralni vyzkum, vyzkum kinematiky proménnych hvézd v Galaxii a méreni para-
lax novymi astrometrickymi metodami (Hipparcos) umoznily odhadnout vzdalenosti ra-
dy jednotlivych proménnych hvézd a vypocitat jejich absolutni hvézdné velikosti. Tim
bylo umoznéno znazornit jednotlivé typy proménnych hvézd v plose H-R diagramu.
Tento zcela novy pohled na problematiku vyzkumu proménnych hvézd ukazal, ze urci-
té typy proménnych hvézd zde zaujimaji své specifické misto. Poloha konkrétni hvéz-
dy na H-R diagramu je dana jeji hmotnosti a vyvojovym stadiem. Z tohoto pohledu se
hvézdna proménnost zacala vykladat jako jista ,nemoc”, kterou si hvézda v prabéhu
svého vyvoje chté nechté musi prodélat (obdoba tzv. détskych nemoci).

Ale ani tento vysSi stupen poznani nepfinasi odpovéd na zakladni otazky: ,Jak a
pro€ se jasnost proménnych hvézd méni?“ K tomu je zapotiebi nejprve vytipovat né-
kolik zakladnich mechanismu hvézdné proménnosti a pomoci nich a teorie hvézdné
stavby zkonstruovat soubor zakladnich modelt proménnosti. Pak je mozné rozebirat
vlastnosti a chovani realnych proménnych hvézd, jejichZz proménnost Ize zpravidla
vylozit spoluptusobenim nékolika mechanismu proménnosti.

Zakladni ¢lenéni mechanismu proménnosti

Mechanismy proménnosti proménnych hvézd délime do dvou zakladnich typu, na
mechanismy:
A) geometrické, kde se svételny tok z hvézdy nebo hvézdné soustavy nemé-
ni, méni se vSak jeji svitivost
B) fyzické, neboli skuteCné proménné hvézdy, u nichZz se realné meéni jejich
zarivy vykon v daném spektralnim oboru.
Podle tohoto zakladniho Clenéni délime proménné hvézdy na fyzické promeénné
hvézdy a geometrické promenné hvézdy.

GEOMETRICKE PROMENNE HVEZDY

7.4 Rotujici proménné hvézdy

Ke zménam geometrie (Uhlu pohledu) proménné hvézdy vuci pozorovateli dochazi
ze dvou zakladnich duvodu:



210 Uvod do fyziky hvézd a hvézdnych soustav

a) sledovana hvézda rotuje, coz je ovSem zcela standardni situace;

b) hvézda je ¢lenkou podvojné soustavy, coz je rovnéz velmi Casté.
Ma-li se pfi téchto zménach hvézda ménit, musi byt splnéna podminka, Ze jeji zareni
musi vykazovat jisté odchylky od pfisné osové symetrie. Fakt, ze nékteré rotujici
hvézdy a dvojhvézdy viditelné svételné variace nevykazuji, je dan skute€nosti, Ze za-
feni téchto hvézd je nesmirné izotropni, jejich fotosféry jsou fotometricky zna¢né ho-
mogenni, jejich tvar je velmi pfesné osové symetricky.

Magnetické hvézdy

U rotujicich proménnych hvézd byva pfi€inou osové asymetrie pfitomnost silného
magnetického pole. Je-li to magnetické pole zhruba dipdlové, musi jesté platit, Ze
osa tohoto dip6lu nesmi souhlasit osou rotaéni, coz je vSak vétSinou splnéno. Pozo-
rované zmeény jsou prisné periodické, perioda odpovida rotaCni periodé objektu. Ta
byva velmi rozmanita: od 107 s u téch nejrychlejdich pulzarii'®) az po nékolik let u
zvlast pomalu rotujicich chemicky pekuliarnich hvézd.

Tyto proménné hvézd vykazuji svételné zmény s nevelkou amplitudou (do 0,1 mag). Jde o
magnetické chemicky pekuliarni hvézdy'") (Ap hvézdy) se silnym globalnim magnetickym polem
s vyraznou dipdlovou strukturou. Povrchové chemické slozeni téchto hvézd je odlidné od chemic-
kého slozeni vnitinich ¢asti v disledku velmi pomalych procesu, pfi nichz jsou nékteré ionty vy-
puzovany do svrchnéjSich ¢asti fotosféry, jiné klesaji dovnitf hvézdy.

Makroskopické magnetické pole v rizné mife stabilizuje povrchové vrstvy hvézdy, coz se pak
projevi riznych chemickym slozenim v horizontalnim sméru. Zareni vystupujici z riznych casti
fotosféry pak vykazuje rozdilné rozlozeni energie ve spektru, pfiemz ovSem efektivni teplota je
tu ve v8ech bodech stejna.

S tim, jak se vUc¢i nam hvézda otaci, pfedvadi nam rdzné ,barevné” partie svého povrchu. To
vede ke zménam jasnosti v rliznych spektralnich oborech, bézné pozorujeme vzajemné opacné
orientované svételné kfivky. Pozorované rotac¢ni periody se pohybuji v rozmezi asi pul dne az né-
kolik desitek &i stovek dni.

Hvézdna aktivita

Osovou anizotropii zareni rotujici hvézdy mohou vyvolat i mohutna lokalni magneticka
pole tzv. aktivnich oblasti, na néz se vazou dalSi projevy hvézdné aktivity, zejména
dlouho Zijici fotosférické skvrny podobné slunecnim skvrnam. Tyto skvrny jsou temnéjSi
z toho dlvodu, Ze fotosféra v téchto oblastech je chladnéjsi nez jinde. Pfikladem pro-
ménnych hvézd, u nichz existence rozsahlych oblasti pokrytych skvrnami hraje v jejich
proménnosti rozhoduijici roli, jsou hvezdy typu RS Canum Venaticorum, pfezdivané i ja-
ko ,skvrniti psi“. U téchto hvézd mohou chladnéjsi skvrny pokryvat az polovinu povrchu

hvézdy. Svételné zmény mohou dosahovat az nékolika desetin magnitudy.

10) Viz Radiové pulzary v kapitole 5.4 Neutronové hvézdy.

" Viz napt. Sidney C. Wolffova (1983) nebo Zdenék Mikulasek (1980)



7 Fyzika proménnych hvézd 211

7.5 Dvojhvézdy

Perioda pozorovanych zmén souhlasi s periodou obéhu. Anizotropie ve dvojhvéz-
dach, zejména téch tésnych, je dana jejich vzajemnym zastiiovanim a vzajemnym
ovlivnénim (interakci) jejich slozek.

Zakrytové dvojhvézdy

Zde je anizotropie dana tim, ze se slozky dvojhvézdy navzajem stini — do prostoru
vrhaji stin a polostin, jejichz hranice maji podobu dvou souosych dvojkuzell o vrcho-
lovych uhlech 2¢, a 27, s 0sou na spojnici stfedd obou hvézd. S ohledem na to, ze
rozméry soustavy lze viéi jeji vzdalenosti vzdy zanedbat, mizeme predpokladat, ze
vrcholy obou dvojkuZelt splyvaji.'?)

Interagujici dvojhvézdy

DalSim jevem zpusobujicim osovou anizotropii zafeni vzhledem k ose orbitalniho po-
hybu je slapova deformace sloZek v tésnych systémech. Komponenty nabyvaji kap-
kovity tvar. Jak se soustava otaci, méni se jejich prarfezy kolmé na smér
k pozorovateli a tim i pozorovana jasnost. Dals§im momentem je zde fakt, Ze jas sla-
pové deformovanych hvézd neni vSude stejny, mensi je v oblastech s mensim gravi-
tacnim zrychlenim. U tésnych zakrytovych dvojhvézd to pak znamena, Ze se
v dusledku slapové deformace slozek jasnost soustavy méni i mezi zakryty.

Jinym efektem, ktery u tésnych soustav hraje dulezitou roli, je tzv. efekt odrazu,
vyjadfujici fakt, Ze se hvézdy navzajem osvétluji. Toto zareni se ve fotosférach jejich
kolegyn dilem rozptyli a vyzafi do prostoru, dilem se absorbuje a slouzi k nahrati
svrchnich vrstev této hvézdy. V kazdém pfipadé to vede ke skuteCnosti, Ze jas
k sobé pfivracenych ¢asti hvézd je vétsi, nez jas ¢asti odvracenych. Pfi obéhu nam
pak hvézdy nataceji rizné ¢asti svych fotosfér, coz se projevi periodickym kolisanim
jasnosti soustavy.

Zvlasté vyznamny je efekt odrazu v takovych soustavach, kde jednu slozku tvofi normalni
hvézda a druhou je zhroucena slozka, ktera v dusledku akrece latky pochazejici z normaini sloz-
ky vyzafuje do prostoru mocné rentgenové zareni. To se v povrchovych vrstvach druhé kompo-
nenty zachyti a nahfeje jeji fotosféru az o 1000 kelvint. Vzhledem k tomu, Ze se rentgenova
slozka v optickém oboru neprojevuje a je velice mala, takze ani nic nezakryje, pozorujeme jen
svételné projevy nataCeni normalni slozky. Jde tedy vlastné o svéraznou rotujici proménnou
hvézdu s nestejnymi polokoulemi.

V tésnych dvojhvézdach Casto dochazi k vyméneé latky mezi slozkami, v soustavé
pozorujeme plynné proudy, akreCni disky, horké skvrny. Tato latka a utvary v ni se
projevuji i vlastnim zareni nebo absorpci zareni slozek dvojhvézdy. BEhem obéhu se
konfigurace této latky méni, méni se i svételny prispévek latky mezi slozkami. Inter-
pretace téchto svételnych zmén je nesnadnd, protozZe je obtizné sestrojit dobfe fyzi-
kalné fungujici modely zohledriujici vSechny dulezité procesy probihajici v sousta-

'2) Viz kapitola 6.5 Zakrytové dvojhvézdy.
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vach s masivnim pretokem latky.")

FYZICKE PROMENNE HVEZDY

U téchto proménnych hvézd dochazi k realnym zménam jejich charakteristik v Case,
které se pfitom mohou tykat riznych €asti hvézdy nebo jejiho okoli. Jde o zmény:

a) v okoli hvézdy

b) v povrchovych vrstvach, vétsinou projevy hvézdné aktivity

c) v podpovrchovych vrstvach, nejCastéji pulzace

d) v jadru — rychlé faze hvézdného vyvoje, supernovy

7.6 Nestacionarni déje v okoli hvézdy

Kolem hvézd se ¢asto nachazi mnozstvi opticky aktivniho materialu. Jeho puvod je
rizny. Mohou to byt tfeba zbytky zarode¢ného materialu, ktery nebyl spotfebovan na
stavbu hvézd. S takovym materialem se Casto setkdvame u velmi mladych hvézd ty-
pu T Tauri, FU Orionis. M(ze to byt v pribéhu pokrogilejSiho vyvoje hvézdy odvrzena
obalka hvézdy (hlavné novy a supernovy). Pfi expanzi obalky dochazi ke stretu
s okolni mezihvézdnou latkou, vznikaji zde razové viny, material se pfi stfetu nahfiva
na teplotu milionl kelvinG, coz vede ke vzniku mékkého rentgenového zareni.
Z hvézd se do prostoru muze dostat latka i méné nasilnym zplisobem — hvézdnym
vétrem a pulzacemi hmotnych hvézd a hvézd v pozdnim stadiu jejich vyvoje.

Latka ve dvojhvézdach

U interagujicich dvojhvézd navic pfistupuje latka, kterou si slozky b&éhem svého vza-
jemného souZiti navzajem vymeénuji. Zde byva uloZeno nejvice latky v tzv. akre¢nim
disku, prstenci kolem latku pfijimajici slozky, ktery zde vznika z toho divodu, Ze pre-
tékajici latka si s sebou nese jisty moment hybnosti a ten ji nedovoli dopadnout pfFi-
mo na hvézdu-pfijemkyni. Akre¢ni disk mize absorbovat a rozptylovat svétlo slozek,
miva vSak i vlastni zdroj energie, ktery material disku zahfiva na teplotu nékolika tisic
kelvinu. Je to jeden z dusledku turbulentniho tfeni, jimz se v ramci disku zajistuje tok
momentu hybnosti z vnitfnich Casti disku do vnéjSich. BEhem tohoto procesu klesa
material z vnitfnich partii na hvézdu, uvoliuje se potencialni energie, ktera se z vétsi
asti méni v energii neusporadaného pohybu mikrogastic.')

'3y V ptipadé horkych interagujicich dvojhvézd, projevuijicich se jako hvézdy se zavojem, nalezli

Svatopluk Kfiz s Petrem Harmancem (1975) dlikazy o zakrytech hvézd plynnym proudem mezi
slozkami.

'y Je tfeba dodat, Ze mince pferozdélovani momentu v ramci disku ma i svou druhou stranu, jiz
je unik latky do prostoru. Ze k tomuto dé&ji vskutku dochazi, potvrzuji i nedavné tfirozmérné hyd-
rodynamické vypocty krymskych astronomu D. V. Bisikala, O. A. Kuznécova, A. A. Bojaréuka a V.
M. Cegetkina.
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Zminény proces s ohledem na povahu tfeni (turbulentni) zpravidla neni spojity,
v nékterych pfipadech se ,zapne” naraz a dojde k prudkému uvolnéni energie, ktera
pak vyvola pfimo explozi, vzplanuti. Takto si vysvétlujeme vzplanuti trpaslicich nov.

Trpasli€i novy jsou tésné dvojhvézdy sestavajicich ze zhroucené slozky — bilého trpaslika — a
normalni hvézdy, jeZ vyplnuje svlj Rochelyv lalok. Tato sloZzka neustale dodava latku do akreéni-
ho disku, kde, pokud hustota prevysi jistou kritickou mez, se nahle rozvine turbulence, ktera je
s to zpUsobit, Ze ¢ast disku spadne do gravitaéniho jicnu bilého trpaslika. Rychlym sestupem
¢asti latky dovnitf se uvolni znaéné mnoZzstvi energie, coz se projevi i optickym zjasnénim o né-
kolik magnitud.

Svételna kfivka je jistou miniaturou vzplanuti novy — pozorujeme zde nahlé zjasnéni, trvajici
desitky hodin, po némz nasleduje pomalejsi, dny trvajici pokles. Poté soustava prejde do klido-
vého stavu a prenos latky z druhé slozky pokraCuje. Vzplanuti trpasliCich nov se opakuji
s ¢asovou prodlevou nékolika mésic.

Dal8im zdrojem nestability byva i plynny proud pfinasejici hmotu do akre¢niho dis-
ku. Pretok nebyva obecné stacionarni, latka se ke druhé slozce dostava po jistych
davkach. Na styku plynného proudu, vystupujiciho z Lagrangeova bodu, s akrecnim
diskem vznika tzv. horka skvrna, jez muze byt i nejvydatnéjSim zdrojem svétla
v soustavé trpasliCich hvézd. Jeji momentalni teplota i rozsah pak v rozhodujici mire
ovliviiuje pozorovanou jasnost soustavy. Nestacionarnost pfenosu se projevuje i tzv.
mihotanim (flickeringem) svétla horké skvrny.

7.7 Nestacionarni déje na povrchu hvézdy

Vnéjsi pri¢iny
Nejcastéjsi vnéjsi pric¢inou nestacionarnich procest ve fotosférickych vrstvach
hvézd je dopad latky zvnéjsSku. Zde je nej¢astéjSim zdrojem prenos latky v tésnych
dvojhvézdach.

Prikladem mohou byt tfeba klasické novy, coz jsou tésné dvojhvézdy sestavajici
z bilého trpaslika a normalni trpasli¢i slozky, jez vyplfiuje svij Rocheuv lalok. Latka
bohata na vodik, jez vyteka z této slozky, se pfes zasobnik v akrec¢nim disku kolem
bilého trpaslika postupné uklada na jeho povrchu. Tiha pfenesené latky stlaCuje de-
generovanou hvézdu, ktera postupné mirné kontrahuje. Uvolnéna gravitacni energie
se z Casti transformuje na vnitfni energii a vede k postupnému zvySovani teploty
hvézdného nitra.

Neohriva se ovSem jen nitro, ale i vrstva s pfenesenym materialem bohatym na vo-
dik. Vzroste-li v ni teplota nad urcitou tzv. zapalnou teplotu, dojde k zazehnuti prekot-
nych termonuklearnich reakci (CNO cyklus), jejichz prostfednictvim se ve velmi kratké
dobé uvolni znacné mnozstvi energie. Ta zpusobi explozi vnéjSku hvézdy, ktery se do
prostoru rozleti rychlosti nékolika tisic km/s. Pozorujeme pak vzplanuti klasické novy,
pfi némz se soustava nahle zjasni o 7 az 19 magnitud. Pak nasleduje pomalejsi, fadu
meésicu trvajici pokles. Nastupuje znovu klidné mezidobi o délce radové 10° let, pfi
némz se na bilém trpasliku, jenz pfedchozim vzplanutim nijak neutrpél, znovu ulozi kri-
tické mnozstvi jaderné tfaskaviny a k explozi dojde znovu.
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7.8 Slunecéni €innost a jeji projevy

Pokud bychom Slunce pozorovali ze vzdalenosti desitky parsek(, pak bychom nejspise kon-
statovali, Ze se jedna o mimofadné klidnou, stacionarni hvézdu s jistymi naznaky Casové pro-
meénné Urovné hvézdné aktivity. Do seznamu proménnych hvézd by se kvili tomu zaru¢ené ne-
dostalo. Nicméné, Slunce je blizko a projevy jeho aktivity I1ze sledovat v detailech, které jsou u
vzdalenéjsich hvézd hudbou hodné vzdalené budoucnosti. A to je také duvod, pro¢ se ,promén-
nosti“ nasi denni hvézdy budeme zabyvat.

Aktivni oblast a jeji vyvoj

Slunecéni ¢innost nebo téz slunecni aktivita je souhrnny nazev pro komplex prechod-
nych jeva, projeva aktivity, které jsou vesmeés spojeny se vznikem, existenci a rozpa-
dem lokalnich magnetickych poli o indukci 0,12 az 0,45 tesll. Tyto oblasti, jez jsou
centrem aktivity, jsou nazyvany aktivni oblasti.

Zivotni doby aktivnich oblasti se pogitaji na dny i mésice, nejmohutngjsi aktivni
oblasti mohou pokryvat az desetinu celkové vyméry slunecniho kotouce.

Vyvoj aktivni oblasti ma svuj odraz ve vSech vrstvach slunecni atmosféry. VSe za-
Cina tak, Ze se v aktivni oblasti nejprve objevuiji flokulova pole sledovatelna dobre ve
vyraznych spektralnich ¢arach Ca Il, H a K. V téchZe mistech se pak objevi skupina
fotosférickych slunec¢nich skvrn, chromosférické erupce, jejichz ohniskem je (navzdo-
ry nazvu) slunecni korona, aktivni protuberance zasahujici az do korény a vse konci
postupnym rozpadem a vymizenim chromosférického flokulového pole.

Projevy sluneéni ¢innosti

e Slunecni skvrny jsou fotosférickymi Utvary a jsou tudiz nejnapadnéjSimi projevy slu-
neéni aktivity. Jsou to rozsahlé plochy fotosféry, o rozmérech 100 az 20 000 km,
s efektivni teplotou niz8i asi o0 1 200 K nez je teplota okoli. Jejich bolometricky jas
(zarF) je tak zhruba polovi¢ni oproti okolni fotosféfe. Maximalné pokryvaji 10*az 107
celkové plochy slune¢niho kotouce. Maji leckdy komplikovanou strukturu; zpravidla u
nich muzeme vysledovat temné jadro (umbru) obklopené polostinem (penumbrou).

Jejich snizenou teplotu zpravidla vysvétlujeme jako dusledek potlaceni konvek-
tivniho prenosu energie silnym magnetickym polem, které brani postupu horkého
plazmatu z nitra na povrch napfi¢ magnetickych siloCar.

e Chromosférické erupce jsou mimofadné mohutné, kratkodobé jevy s mnozstvim
pruvodnich efektld. Ohniska erupci se zpravidla nachazeji na rozhrani chromosfé-
ry a korény. Zde dojde k nahlému uvolnéni energie, a to nejspise v dusledku tzv.
,magnetického zkratu“ — propojeni komplikované magnetické struktury jednodus-
§im zpusobem — tedy nakratko. Prudké zahrati fidkého materialu spodni ¢asti ko-
rony vede k jeho expanzi. Ta se brzy méni doslova k explozi, ke vzniku mohutné
razoveé viny. Postupujici razova vina stlaCuje a zahfiva na vysokou teplotu materi-
al, s nimz se setkava. Viditelné projevy ma pravidelné v chromosféfe, nékdy razo-
va vina dospéje az do fotosféry. Tehdy dojde k vnéjSimu zahfati této vrstvy, dojde
k tzv. bilé erupci.
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Pi zvlast silnych sluneénich erupcich se uvoliuje vykon az 10% wattd, coz pred-
stavuje asi 1/4000 zafivého vykonu hvézdy. Cely déj trva nékolik sekund. Pfi erupci
dochazi k emisi zareni vSech vinovych délek, zpravidla ji doprovazi i vyron nabitych
¢astic do prostoru. Zcela vyjime¢né mize dojit k takovému urychleni nabitych ¢as-
tic, Zze zde probéhnou i nékteré jaderné reakce.

Pozorovani chromosférickych erupci je, s ohledem na jejich kratké trvani, svi-
zelné. NejCastéji se tak déje monitorovanim sluneéniho kotouce v chromosférické
¢are Ho. Jen velmi pilnym pozorovatellm se podafi parkrat v Zivoté zahlédnout
erupci jako oslnivy bod pfi béZném pozorovani fotosféry — tyto tzv. bilé erupce jsou
nesmirné vzacné. Mnohem nadéjnéjsi je sledovat erupce v rentgenovém oboru
nebo i v oboru radiovych vin, kde je mozné zaznamenat i relativné slabé jevy.

e Protuberance jsou oblaky relativné hustého a chladného plazmatu vnofena do ko-
rony, podpirana v prostoru zamrzlym magnetickym polem. Teplota protuberanci Cini
asi 4500 kelvint, hustota je nejméné o 2 az 3 rfady vyssi nez hustota okolniho koro-
nalniho materialu. Protuberance v podobé fantastickych mostl, smycek, pochodni
¢i chocholll dosahuiji vysky radové 10° km nad fotosférou. Vzhled protuberanci je
uren strukturou magnetického pole, které zpravidla vystupuje z nékteré z aktivnich
oblasti. Trvaji fadové dny. Podle chovani délime protuberance na aktivni protube-
rance a klidné protuberance, které jsou typické pro doznivani vyvoje aktivni oblasti.

K pozorovani protuberanci se s vyhodou pouZziva tzv. protuberan¢ni koronograf,
kde se po odstinéni kotoucku fotosféry sleduje okoli Slunce v ¢afe Ha. Tam jsou
protuberance opticky husté. Projevuji se téz pfi sledovani Slunce v ¢afe H nebo K,
kde se na disku jevi jako rlizné stocené temné filamenty. Jde o pramét protube-
rance na slunec¢ni kotou€. Tmavsi jsou s ohledem na svou nizsi teplotu.

e Koronalni transienty jsou gigantické vybuchy v koroné, k nimz dochazi asi jeden-
krat denné. Jde o procesy s energii srovnatelnou s témi nejmohutné&jSimi erupce-
mi (az 10°® jould), které jsou schopny rychlosti 100 az 500 km s~ vypudit takika
veSkerou latku korény v sektoru az 40°. Jsou dusledkem kompletni prestavby
struktury magnetického pole v okoli Slunce.

e Koronalni diry jsou ty oblasti korony, kde jsou magnetické siloCary otevieny smé-
rem do prostoru, odkud tedy muize ionizovany material uniknout z okoli Slunce.
Stabilni koronalni dirou jsou oblasti v blizkosti magnetickych polu.

Periodicita slunec¢ni ¢innosti

Jiz davno bylo zjisténo, Ze mohutnost projevi slunecéni aktivity kolisa v cyklech
s délkou 8 az 13 let. Béhem cyklu se méni jak stfedni poloha aktivnich oblasti na
sluneCnim povrchu, tak i pravdépodobnost jejich vzniku a vyskytu. Tento pfiblizné
jedenactilety cyklus slunecni Cinnosti je zfejmé& neobyCejné persistentni, doklady o
ném nachazime jiz ve druhohornich usazeninach.

Na pocatku slune€niho cyklu se aktivni oblasti objevuji pfevazné ve vyssich helio-
grafickych Sifkach (asi 30°), postupné zac¢nou sestupovat k rovniku. Graf heliografic-
ké Sifky vyskytu jednotlivych aktivnich oblasti (respektive slune€nich skvrn) v zavis-
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losti na Case ma charakteristicky tvar motylich kfidel, proto se mu bézné fika motyl-
kovy diagram. Jednotlivé cykly se ponékud prekryvaji, ve sluneéni fotosfére pak mu-
Zete pozorovat nékdy soucasné skvrny ze dvou po sobé nasledujicich cyklu.

Jednim z hlavnich problému0 kvantifikace slune¢ni Cinnosti je nalezeni vhodnych
parametr(, charakteristik, které by mohutnost slunec¢ni aktivity realné vyjadrovaly.
Byla vytvorena fada indexu aktivity, historicky nejstarsi je relativni &islo R, opirajici
se o0 pocty slunecnich skvrn a jejich skupin:

R=10f+g,

kde f je pocet skupin slunecnich skvrn, g je celkovy poCet skvrn viditelnych momen-
talné na sluneénim kotouc’:i.15) V minimu sluneéni ¢innost se setkavame i se situaci,
kdy R =0, naopak v maximu relativni Cislo dosahuje hodnoty 200.

Relativni Cislo coby realisticky index slunec¢ni aktivity byva €asto kritizovano, pou-
kazuje se na umélost jeho definice i na nereprodukovatelnost, nicméné relativnimu
Cislu nelze upfit jeho zakladni vyhodu — velice dlouhou a nepferusenou fadu méfeni.
To umoznuje v zasadé hledat i dlouhodobéjsi periodicitu slunecni aktivity.

Dokazana je existence cyklu, jez je pfesnym dvojnasobkem cyklu zakladniho. Bé-
hem ného dojde k prepdlovani a k navratu k plvodni polarité u dipélového globalniho
magnetického pole, objevuje se zména v polarité magnetického pole u dvojic slunec-
nich skvrn.'®) Skute¢na délka cyklu sluneéni aktivity je tak v priméru 22 let, 11 let je
v podstaté perioda fale$na, tak jak jsme o ni hovofili v podkapitole 7. 2.

V literatufe najdete zminky o delSich periodach, jejich priikaznost je vSak sporna,
coz plati i o periodé osmdesatileté, o niZ se hovofi nejCastéji. Naproti tomu jsou dobré
dukazy pro sekularni kolisani slunecni aktivity v casové Skale stovek let. V 17. stoleti
napfiklad takrka sluneCni €innost takfka zcela vysadila, po fadu desitek let nebyla na

Slunci pozorovana jedina skvrna. Této prodlevé se fika Maunderovo minimum.")

Casto byva diskutovan vliv sluneéni &innosti na biosféru, zejména pak na &lovéka. Pfimy vliv
Ize zanedbat: energie uvolfiovana v souvislosti se slunecni aktivitou €ini jen nepatrnou soucast
celkového slune€niho vykonu, nicméné kolisani slunecni konstanty pfi pozorovani z paluby kos-
mickych téles, neruSenych zemskou atmosférou, jisté variace vykazuje. V dobé maxima, kdy je
ve slunecni fotosfére nejvétsi pocet slunecnich skvrn, je sluneéni vykon o jedno az dvé promile
vétSi nez v minimu. Zdanlivy paradox souvisi se skutenosti, Ze slunecnimi skvrnami ztraceny
vykon je vice nez vynahrazen existenci rozsahlych flokulovych poli s vysSi jasovou teplotou, nez
ma klidna fotosféra.

Sluneéni ¢innost se mliize na Zemi nebo v jejim okoli spiSe projevit v jinych obo-
rech elektromagnetického spektra (zejména v radiovém a rentgenovém), dale pak

15) Vzhledem k tomu, Ze relativni &isla stanovena pomoci rizné kvalitnich pfistroju a v riznych ast-

roklimatickych podminkach se obecné lisi, zavadi se jesté jista kalibraCni konstanta k, ktera tuto

skute€nost zohledriuje a individualni relativni €isla redukuje na absolutni relativni €isla vztahem:
R=k(10f+9).

Navic se ukazuje, Zze pribéhy a amplitudy zavislosti aktivity na ¢ase se u sudych a lichych

maxim od sebe lisi.

7)

16)

Pojmenovano po jeho objeviteli, anglickém sluneénim fyziku EDWARDU WALTEROVI
MAUNDEROVI (1851-1928).
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v modulaci tokl nabitych ¢astic ze Slunce a ve variaci indukce magnetického. V dobé
vySSi aktivity tak Castéji pozorujeme tzv. magnetické boure (tykajici se zemské mag-
netosféry), polarni zafe a dalSi projevy interakce nabitych Castic se zemskou atmo-
sférou i magnetosférou.

Vliv slune¢ni €innosti na Clovéka bychom vSak nemeéli precefiovat: Clovek si na ni, i na jeji varia-
ce, musel za celou dobu své existence zvyknout.'®) Na druhou stranu je nutno pfipustit, ze dnesni
Clovék neni jiz tvorem pfirodnim, ale bytosti znaéné zhyckanou a tudiz pfecitlivélou, ktera Casto
zcela neadekvatné reaguje na prahové podnéty.

Slunecni fyzika a o€ekavana aktivita ostatnich hvézd

Ukolem tzv. sluneéni fyziky je komplexni studium projevi sluneéni ginnosti, vzniku a
doplfiovani chromosféry a korony. Cilem védni discipliny je sestaveni fyzikalné zdu-
vodnénych modelu slunecni ¢innosti, jez by nejen kvalitativné, ale i kvantitativné do-
kazaly vysvétlit vSechny pozorované jevy.

Zdroj slunec¢ni ¢innosti je obvykle spojovan s existenci mohutné podpovrchové kon-
vektivni vrstvy. Mechanicka energie vzestupnych a sestupnych proudd generuje mo-
hutna lokalni magneticka pole, ktera, pokud se proderou k povrchu, davaji vznik aktiv-
nim oblastem. Hustota energie magnetickych poli je srovnatelna napfiklad s hustotou
energie termického pohybu atom( ve hvézdné atmosfére. VSeobecné se pak soudi,
Ze slunec¢ni Cinnost Cerpa svou energii povétSinou z energie magnetického pole pfi
rozpadu komplikované strukturovaného magnetického pole aktivnich oblasti.

V souvislosti s feSenim celé problematiky vyvstava i fada obecnéjSich otazek. Jak
vime, Slunce dnes je jenom jistou momentkou ve vyvoji osamélé, relativné hmotné
hvézdy hlavni posloupnosti: Do jaké miry Ize vypracované modely slunecni €innosti
pouzit i pro jiné hvézdy? Obstoji sou€asné modely testovani na SirSim vzorku hvézd?
Lze vlbec néjaké projevy hvézdné aktivity, obdobné slunecni aktivité, pozorovat i u
jinych hvézd?

Co Ize z hlediska slunecni fyziky oCekavat u jinych hvézd: Rozhodujici tu je zfejmé
existence €i neexistence mohutné podpovrchové konvektivni vrstvy, ktera je podle nas
odpovédna za generaci silnych lokalnich magnetickych poli. V&e je zavislé pfedevsim
na teploté téchto podpovrchovych vrstev. Ukazuje se, ze hvézdy spektralniho typu FO
a rangjSi nemaji dostate¢né rozvinuty podpovrchové konvektivni vrstvy, teplo se v nich
prenasi poklidné — zafivou difuzi, pfi Cemz se zadna magneticka pole ani netvofi ani
nezesiluji. Existuje-li analogie mezi hvézdnou a slunec¢ni €innosti, pak bychom nemél
u tohoto typu hvézd Zzadné vyraznéjsi projevy hvézdné aktivity pozorovat.

Naproti tomu u hvézd chladnych, spektralniho typu M, je v konvektivnim pohybu
takika celd hvézda, konvekce zachvacuje podstatnou ¢ast objemu hvézdy. Zde by
méla tedy byt aktivita velmi vyrazna. U obrU a veleobrU, v jejichz atmosférach vliadne

'®) Faktem je, Ze na mikrovinné a elektromagnetické zafeni del$ich vinovych délek, k némuz do-

chazi v dobé maxima slunec¢ni ¢innosti, ¢lovék valné nereaguje. Vyzarovani pozemskych zdrojl
je i tak mnohonasobné intenzivngjsi. Jedinym zajimavéjSim aspektem je pozorovany pokles
urovné ionizujiciho zafeni pfi zvysené aktivité Slunce, vedouci mj. i ke snizené produkci nestabil-
niho nuklidu uhliku C'* s polo€asem rozpadu 5700 let.
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jen malé gravitac¢ni zrychleni, Ize ocekavat velmi silny odtok latky v disledku hvézd-
né aktivity, velmi silny hvézdny vitr. U vyjimecné horkych hvézd, kde neexistuje pod-
povrchova konvekce, se zase muze vyrazné projevit u¢inek velmi silného zarivého
pole, tlaku zareni. Lze tedy i u téchto hvézd oCekavat mohutny hvézdny vitr.
V zasadé bychom v8ak méli u hvézd stejného spektralniho MK typu pozorovat
srovnatelné mohutnou hvézdnou aktivitu, nebot’ ta je dana predevSim vlastnostmi
podpovrchové konvektivni zony.
Mame vSak vibec Sanci sledovat aktivitu vzdalenych hvézd, které z valné c¢asti
muzeme pozorovat jen jako svételné body? Muzeme si to néjak oveérit?
Slunce je vyjimecné zejména tim, Ze je k nam hodné blizko, takze u néj mizeme
vSe zkoumat specialnimi pfistroji s vysokym prostorovym rozliSenim. Diky nim ma-
Zeme po fadu dni ¢i mésicu sledovat vyvoj aktivnich oblasti, které jinak zaujimaji jen
zanedbatelnou ¢ast slune¢niho disku. Mohutnost projeva slunecni ¢innosti se ¢asem
méni, Slunce je z tohoto pohledu proménnou hvézdou. Dala by se takovato promén-
nost béznymi astronomickymi pfistroji zjistit i ze vzdalenosti nékolik desitek parsekd?
a) Zmény celkové hvézdné velikosti Slunce ve vizualni oblasti se méni
v disledku vzniku, rozvoje a zaniku fotosférickych slunecnich skvrn a flokulo-
vych poli. V8e je modulovano 11-letym cyklem a rotaci Slunce. Oekavané
svételné zmény jsou ovSem zanedbatelné, jejich amplitudu Ize ohodnotit na
0,0001 magnitudy.

b) Vétsi nadéji Ize vlozit do sledovani chromosférickych jevl, napfiklad zmén ve
flokulovych polich, ktera se u pozdnich spektralnich typu projevuji jako pfidav-
na emise v centrech mohutnych rezonanc¢nich absorp&nich ¢ar Ca Il H a K.

c) Hvézdné korbony by se meély projevit existenci mékkého rentgenového zareni,
které v nich produkuje plyn zahfaty na nékolik miliont kelvinG. Vzhledem
k tomu, Ze existence koroény je jednim z projevi hvézdné aktivity, mél by pozo-
rovany vykon v oboru rentgenového zareni byt jednim z jejich pfiznakau.

Jak je tomu ale ve skute€nosti?

7.9 Aktivita hvézd a jeji projevy

Opticka pozorovani aktivity hvézd

Uz v roce 1913 objevili EBERHARDT a Karl Schwarzschild emisni jadra ¢ar H a Ku
hvézd slunecniho typu. Dokazali tak vlastné existenci jejich rozsahlych chromosfér.
Prvnim prekvapenim byla skuteCnost, Ze oproti oCekavani ma fada hvézd nesrovna-
telné vySsi aktivitu nez Slunce. Rovnéz byl popfen zakladni pfedpoklad, Ze mohut-
nost projevl hvézdné aktivity je pouze funkci jejich spektralniho typu.

V druhé poloviné 20. stol. pak sledoval OLIN C. WILSON (1978) chovani vapniko-
vych €ar u nékolika desitek hvézd slunecniho typu (tj. hvézd hlavni posloupnosti
spektralniho typu G a K). V intenzitach pozorovanych centralnich emisi zjistil variace
dvou typu:
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a) kratkodobé, v Casové Skale nékolika dni, které nepochybné souviseji s pohy-

bem aktivnich oblasti na disku rotujici hvézdy

b) dlouhodobé, s periodou od 8 do 12 let, které jsou obdobou slunecniho zaklad-

niho jedenactiletého cyklu.
Byly pozorovany hvézdy, u nichz se neprojevoval ani naznak aktivity, coz by mohlo
byt vysvétleno tak, Zze tyto hvézdy pravé prochazeji stadiem jisté deprese hvézdné
aktivity, obdobné Maunderovu minimu sluneéni aktivity.

Projevy hvézdné aktivity byly objeveny i u dalSich hvézd, zejména u chladnych
hvézd hlavni posloupnosti tfidy M, Cili u tzv. ¢ervenych trpasliki. Spektralni typ Fady
z nich obsahuje pfidomek e — napfiklad M5V e, ktery znaci, Ze ve spektru jsou pozo-
rovany emisni ¢ary, nejCastéji vodiku a ¢ary H a K. Vzhledem k tomu, Ze teploty téch-
to Cervenych trpaslikt jsou nizsi nez 3 500 K, nemél by zde byt k zafeni vybuzen ani
ionizovany vapnik, natoZ pak vodik. Vyskyt téchto €ar tak jasné dokazuje existenci
relativné mohutné chromosféry.

Hvézdy tohoto typu jsou nezfidka fyzicky promé&nnymi hvézdami, pficemz nejCas-
téji se zde setkavame z tzv. eruptivnimi trpasliky — hvézdami, které vykazuji nékolik
minut trvajici zjasnéni, pfi nichz se ve vyjimeénych pfipadech mlze vykon hvézdy
zvysit az o dva rady. VSe se vysvétluje Castymi bilymi erupcemi, které jsou nejméné
o fad mohutnéjSi a mnohem CastéjSi nez slunecni bilé erupce.

Silnou hvézdnou aktivitu jevi i hvézdy typu T Tauri, hvézdy, které jsou v posledni
fazi svého gravitacniho smrstovani, které predchazi okamziku, kdy se hvézda stane
hvézdou hlavni posloupnosti. U hvézd tohoto typu pozorujeme hned nékolik projevu
mimofadné mohutné hvézdné aktivity: prudké zmény jasnosti dané Castymi erupce-
mi, proménné emise v ¢arach vodiku a H a K, které dokazuji existenci chromosféry.
Z hvézd vane hvézdny vitr o nékolik fadd mohutnéjéi nez sluneéni.®)

U obri a veleobru byla rovnéz potvrzena existence mohutnych chromosfér, jakoz i
o¢ekavany vyron latky pusobeny hvézdnym vétrem. Ten obc¢as byva natolik mohut-
ny, Ze ovliviuje i prubéh vyvoje hvézdy.

Zvlastnim pfipadem jsou proménné hvézdy typu RS Canum Venaticorum, které
nachazime zpravidla v tésnych dvojhvézdach. U nich Ize vysledovat nékolik projevu
hvézdné aktivity:

o fotosférické skvrny, které mohou opanovat az 50% pozorovaného povrchu

hvézdy;
e chromosférickou aktivitu;
e mohutné erupce.
Z optickych pozorovani hvézd pozdniho spektralniho typu vyplyva, Ze u téchto hvézd
chromosféry bézné existuji. Aktivita mnohych hvézd je vyrazné vyssi nez aktivita slu-
necni. Zavéry potvrzuji i pozorovani mimo optickou oblast.

%) Slune¢nim vétrem ztrati Slunce 4 < 107" Me.



220 Uvod do fyziky hvézd a hvézdnych soustav

Radiova a druzicova pozorovani hvézdné aktivity

Hvézdné korény, horké miliony kelvinu, zafi zejména v rentgenové oblasti, fotosféry i
chromosféry jsou pfili§ chladné na to, aby se v tomto oboru vibec néjak projevily.
Chromosféry se pak projevuji spiSe v oboru ultrafialového zareni. Vzhledem k tomu,
ze veSkeré kratkovinné zareni prichazejici z kosmu je pfi svém prichodu hustéjSimi
Castmi zemské atmosféry spolehlivé pohlceno, je nutno toto zarfeni pozorovat nad
nimi - z druzic nebo stratosférickych balonu.

Nejvétsi pokrok v tomto sméru predstavovala Cinnost druzice Einstein, ktera se
specializovala na prizkum mékkého rentgenového zareni jednotlivych hvézd, a dale
druzice IUE, ktera zkoumala hvézdy v ultrafialové oblasti.

Pozorovani z paluby téchto i jinych druzic jasné ukazala, Zze valna vétSina hvézd
(i kdyz ne vSechny) spektralnich typd F az M jevi silné emise v ultrafialovém oboru
spektra, coz svédci o existenci atmosférickych vrstev s teplotami kolem 200 000 K. Ty-
to hvézdy produkuji rentgenové zareni, které svédci o tom, Ze ve svrchnich €astech
atmosféry téchto hvézd je pfitomen fidky plyn o teploté 10° az 10° K. Vykon hvézd
v rentgenové oblasti byva zpravidla vétSi nez rentgenovy vykon Slunce, ve vyjimec-
nych pfipadech se setkavame az se 100 000nasobkem tohoto slunecniho vykonu.

Z toho ov8em plyne, Ze vétSina hvézd stfedni a dolni ¢asti hlavni posloupnosti
ma horké korény. Hvézdam spektralniho typu ranéjSiho nez F, ve shodé s nasim
oCekavanim, rozsahlé horké korény chybéji. U téchto hvézd totiz neni rozvinuta
podpovrchova konvektivni vrstva.

Horké hvézdy spektralniho typu O a B naproti tomu rozmérné chromosféry maji,
coz zfejmé souvisi se silnym odtokem latky do prostoru, pusobenym mohutnym, za-
fivé fizenym hvézdnym vétrem.

U obru a veleobru spektralniho typu ranéjSiho nez K2 pozorujeme silné emise
v ultrafialové oblasti, dokladajici existenci chromosfér, i rentgenové zareni, svédcici o
pritomnosti korény. U chladnéjSich hvézd tohoto typu vSak pozorujeme uz jen chro-
mosféry spolu s masivnim odtokem latky do prostoru. Podobné chovani pozorujeme i
u mladych hvézd typu T Tauri. Zda se, Ze vSeobecné plati pravidlo: Hvézdy s pfilis
silnym hvézdnym vétrem nemivaji korény.

Pri€iny a modely hvézdné a sluneéni aktivity
Na zakladé pozorovani aktivity Slunce a dalSich hvézd Ize nyni jiZ naCrtnout vSeo-
becné platny model hvézdné aktivity.

V roce 1940 LuDWIG BIERMANN (1907-1986) a Martin Schwarzschild pfedlozili prvni model slu-
necni aktivity, jehoz cilem bylo hlavné vysvétlit existenci vnéjSich vrstev slunecni atmosféry —
slunecni chromosféry a korony. Tyto vrstvy mély byt vytvafeny a zahfivany zvukovymi vinami,
které jsou nepochybné generovany pfi konvektivnich pohybech. Zvukové viny se bez odporu
Sifi fotosférou, pfi prechodu do FidSich vrstev atmosféry se vSak postupné méni ve viny razo-
vé. Ty se stfetavaji s timto materialem, pfedavaji mu svou energii — disipuji, rozpadaji se.
Akustické a pozdéji razové viny tak zajistuji transport potfebné energie z konvektivni vrstvy do
chromosféry a korény, aniz by tim byl néjak dotéen stav standardni hvézdné atmosféry, Cili fo-
tosféry.
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Naznaceny model vSak nevyhovoval, a to ani u Slunce samotného. Nevysvétloval totiz, pro¢
dochazi k pozorované variaci mohutnosti sluneéni chromosféry a korény, nevysvétloval nijak
existenci slune¢niho cyklu. Uz vibec jej neni mozné aplikovat na dal$i hvézdy, kde se (u
hvézd téhoz typu) bézné setkavame s pomérem uUrovné aktivity 1 : 10%.
Pozorovani slunecni a hvézdné aktivity jasné ukazuji na to, Ze ve fungujicim modelu
museji hrat rozhodujici roli lokalni magneticka pole, ktera stoji v pozadi vSech proje-
vU hvézdné aktivity. PFi vysvétlovani aktivity hvézd je tak nezbytné prfedevsim vysvét-
lit, jak takova magneticka pole ve hvézdach vznikaji.

Zakladnim mechanismem vzniku magnetickych poli je tzv. dynamovy mechanis-
mus, pfi némz dochazi k zesilovani slabych (nahodnych) magnetickych poli. Ve
hvézdach tento mechanismus funguje v soucinnosti jiz zmifovanych vertikalnich
konvektivnich pohybl a rotace! Magnetické pole vzniklé v nitru zamrzava do plazma-
tu a vzestupnymi proudy je vynaseno k povrchu hvézdy. Zde se toto pole rozbiji, di-
sipuje. Vznikaji pfitom mohutné magnetohydrodynamické viny, které se Sifi vodivym
prostiedim fotosféry i vySSich vrstev hvézdy. Podobné jako akustické viny dokaze
nezbytnou energii nad fotosféru transportovat i samotné magnetické pole. Rozpadem
magnetohydrodynamickych vin dochazi k ohfevu plazmatu, a tim i k neustalému vy-
tvareni dynamicky nestalé chromosféry a korény.

Dlkazem ramcové platnosti naznateného mechanismu je zajimavy fakt, ktery
v roce 1967 objevil ROBERT KRAFT (1967). Ten zjistil, Ze vSeobecné plati: &im rychleji
zkoumana hvézda rotuje, tim silngjSi ma ve spektru chromosférické emise v ¢arach
H a K. Velmi podobna souvislost byla odhalena i v urovni rentgenové emise vyjadfu-
jici velikost a mohutnost hvézdné korény. Tam se navic ukazalo, zZe rentgenovy vy-
kon hvézdy je umérny Ctverci ekvatorealni rotacni rychlosti hvézdy.

Ukazuje se tedy, Zze mohutnost hvézdné aktivity silné zavisi na rychlosti rotace. Je
to ve shodé s na$i prfedstavou, Ze lokalni magneticka pole jsou generovana dynamo-
vym mechanismem, jehoZz u€innost je pfimo umérna &tverci rotacni rychlosti.

Rychle rotujici hvézdy tedy vSeobecné vykazuji vyssi aktivitu, nez hvézdy pomérné
liné rotujici (takovou je i nase Slunce). Jaké mohou byt divody rychlé rotace hvézdy?

a) Jde o mladou hvézdu. Mlada hvézda jak znamo rotuje rychle, jeji otacky se
vSak pozvolna snizuji v dusledku interakce hvézdy s okolim. Mladé hvézdy
jsou tak Casto velmi aktivni. Tento fakt umoznuje i urcit stafi hvézdy nebo
hvézdné soustavy, jiz je hvézda soucasti.

b) Jde o sloZzku tésné dvojhvézdy s vazanou rotaci (rotaéni perioda je shodna
s obéznou). Pfikladem jsou proménné typu RS Canum Venaticorum.

Slunce rotuje pomalu, proto je jeho aktivita relativné nizka.

Naznacenym mechanismem Ize dobfe vysvétlit vlastnosti aktivity chladnéjSich
hvézd. U horkych hvézd, kde chybi rozsahla konvektivni zona, je nutno hledat vy-
svétleni jinde. Zde pozorovani zcela jasné naznacCuji, ze uroven aktivity horkych
hvézd se zveda s rostouci teplotou.

U hvézd typu O a B jsou chromosféry, pfipadné i korény vytvareny rychlym odto-
kem latky do prostoru v disledku tlaku UV zareni. Hvézdny vitr neustale obrusuje
vnéjSi vrstvy hvézdy, atmosféry téchto hvézd jsou znaéné nepokojné. Naproti tomu
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atmosféry hvézd tfidy A jsou mimofadné klidné a stabilni. Nedevastuji je ani u€inky
konvektivni vrstev, ani hvézdny vitr.

U pomalu rotujicich hvézd tfidy A se mohou prosadit i mimofadné pomalé procesy, jakymi
jsou napfiklad zafiva separace chemickych prvkd, pfi niz v zafivém poli hvézdy nékteré ionty
stoupaji smérem vzhuru, jiné klesaji. Povrchové chemické slozeni téchto hvézd byva tak ¢asto
diametralné odliSné od chemického sloZzeni samotné hvézdy. Hvézdam tohoto typu fikame hvéz-
dy chemicky pekuliarni. U fady z nich pozorujeme silna dipélova, zifejmeé fosilni magneticka pole,
ktera dale stabilizuji hvézdu a urcuji dynamiku pomalych procesd. Na povrchu takovych magne-
tickych hvézd pak nachazime oblasti s odliSnym chemickym sloZzenim i jinou stavbou fotosféry.
Vzhledem k tomu, Ze dipdly globalnich magnetickych poli sviraji s osou rotace obecny uhel, po-
zorujeme periodické zmény indukce magnetického pole, spektra i jasnosti hvézdy.

Hvézdy spektralniho typu A7 az FO jsou jistym pfechodem mezi chladnéjSimi hvéz-
dami s rozvinutymi konvektivnimi oblastmi s ¢innosti slunecniho typu a neaktivnimi
hvézdami tfidy A, u nichz se pro zménu setkavame s fadou projevt chemické pekuli-
arnosti.

7.10 Pulzujici proménné hvézdy

Pfi¢inou svételnych zmén pulzujicich hvézd jsou zmény povrchovych charakteristik —
poloméru (radialni pulzace), tvaru hvézdy (neradialni pulzace) a tomu odpovidajici
zmeény povrchové efektivni teploty, k nimz v disledku periodickych pulzaci dochazi.
Nejvétsi amplitudu svételnych zmén jevi proménné hvézdy pulzujici radialné — hvéz-
dy kulového tvaru, jejichz polomér se cyklicky méni.

Ani u nich viak nejsou zmény rozméri hvézdy nijak napadné: nejznaméjsi cefeida & Cephei®®)
je veleobrem o stfednim poloméru 53 Ry, jehoZ polomér se v dusledku pulzaci méni o +2 R,
stejné jako polomér dalsi znamé cefeidy n Aquilae, jejiz stfedni polomér Cini 68 Ry. U kratkoperi-
odickych cefeid typu RR Lyrae je tomu podobné: polomér hlavni pfedstavitelky tohoto typu pro-
ménnych hvézd se méni v rozsahu (7,2+0,9) Rg.

V Hertzsprungové-Russellové diagramu se setkavame s pulzujicimi proménnymi
hvézdami predevS§im v tzv. pasu nestability, ktery se zde tahne z oblasti veleobrl tFi-
dy G, protina hlavni posloupnost v oblasti pozdnich typa A a ranych F, zasahuje az
do oblasti bilych trpaslikii pozdniho typu B a raného typu A. V pasu nestability na-
chazime klasické cefeidy typu & Cephei, cefeidy typu W Virginis, kratkoperiodické ce-
feidy populace Il — hvezdy typu RR Lyrae, dale pulzujici hvézdy hlavni posloupnosti —
hvézdy typu o Scuti a konecné pulzujici bilé trpasliky typu ZZ Ceti. V oblasti Cerve-
nych veleobrl a nadobri se setkavame dlouhoperiodickymi proménnymi hvézdami,
at' uz pravidelnymi nebo polopravidelnymi, na horni ¢asti hlavni posloupnosti pak
s pulzujicimi hvézdami typu S Cephei.

Hvézdné pulzace jsou velmi €astou pficinou hvézdné proménnosti. Na obloze mezi promén-
nymi hvézdami zcela prevazuji, v katalogu proménnych hvézd GCVS tvofi celych 70 % vSech
uvedenych hvézd (znamé zakrytové dvojhvézdy jsou az na druhém misté). Je vSak dobré si uvé-
domit, Ze tuto statistiku silné zkresluje vybérovy efekt, ktery zvyhodruje hvézdy s velkym zafivym

20) V roce 1977 se podafrilo skupiné francouzskych astronomi pomoci interferometru GI2T proka-

zat, Ze polomér £ Cep se vskutku méni s amplitudou, ktera odpovida naSemu ocekavani.
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vykonem. Pokud bych studovali zastoupeni rliznych typl proménnych hvézd ve vzorku hvézd
okoli Slunce, musime konstatovat, Ze nejcastéji se zde setkdme s eruptivnimi ¢ervenymi trpasli-
ky, hvézdami pozorovatelsky znevyhodnénymi svou nizkou absolutni jasnosti.

Radialni pulzace

Hvézda je gravitacné vazany utvar ve stavu hydrostatické rovnovahy: v kazdém bodé
hvézdy jsou v pfisné rovnovaze sily dostredivé (gravitace) a sily odstredivé (gradient
tlaku). Jde pfitom o rovnovahu stabilni, coz znamena, Ze pfi jejim naruSeni dojde
vzdy k posileni té silové sloZky, ktera se snazi systém navratit do rovnovazné polohy.
Hvézda se ovSem v rovnovazné poloze nezastavi, ale setrvacnosti bude pokracovat
ve svém pohybu na opacCnou stranu. Proti tomuto pohybu se postavi stale rostouci
rozdil mezi silami odstfedivymi a dostfedivymi. Pohyb se zastavi a zméni se v opac-
ny. Paklize takto pulzuje cela hvézda, hovofime o radialnich pulzacich. Lze ukazat,
Ze u nevelkych rozkmitd perioda déje nezavisi na jeho amplitudé a odpovida periodé
vlastnich kmiti hvézdy.

Perioda vlastnich kmitd hvézdy, nebo téz zakladni perioda pulzaci, je funkci jeji
stfedni hustoty. V prvnim pfiblizeni plati, Ze perioda pulzujici hvézdy P je nepfimo
umérna odmocningé z jeji stfedni hustoty p:

1
\/F .

VyS8e uvedenou zavislost Ize odvodit pomoci véty o viridlu, podle niz je v gravitatné vazaném
utvaru absolutni hodnota potencialni (gravitacni) energie rovna dvojnasobku jeji vnitini (kinetické)
energie. Ve hvézdé je tato energie dana souctem kinetickych energii chaotického pohybu vSech
¢astic. Souhrnné Ize psat:

P~

E, =12 M (v,),
kde v, je stfedni kvadraticka rychlost ¢astic. Kvadrat této rychlosti Ize vypocitat podle véty o virialu:
2
E,~ acM” _ 2E, =Mv? — V? :aGM,
R R

kde aje koeficient souvisejici s rozloZzenim hmoty ve hvézdé, zpravidla blizky jedné (standardné
1,6). Stfedni rychlost ¢astic zhruba odpovida i rychlosti zvuku. Zakladni periodu radialnich pulzaci
P,, 1ze pak zhruba ztotoznit s Casem, ktery je zapotiebi k pfeneseni informace o zméné tlaku
z jednoho ,konce® hvézdy na druhy. Tento €as je pak roven 2R/v, a tedy:

P2 v, aGM ~ [Gp
Teoreticky zavér, jez ma pro fyziku pulzujicich hvézd rozhodujici vyznam, se vcelku
dobfe shoduje s nasi zkuSenosti — rozmérné a velmi fidké dlouhoperiodické promén-
né typu o Ceti, zvané miridy, pulzuji s periodou nékolika stovek dni, hustéjsi cefeidy
desitky dnli a extrémné husti bili trpaslici maji periody pod hodinu. Zminéna relace
stoji v pozadi i povéstného vztahu zarivy vykon — perioda u klasickych cefeid.
Amplituda kmita v nitru radialné pulzujici hvézdy silné zavisi na vzdalenosti od
centra. V centru hvézdy je definitoricky nulova — zde lezi uzel stojatého vinéni, za-
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timco na povrchu hvézdy je kmitna. Pokud hvézda osciluje v tzv. zakladnim modu,
pak pulzace v ramci celé hvézdy probiha ve stejném sméru — v témz okamziku se
cela hvézda bud rozpina nebo smrstuje. Hvézda v§ak mize kmitat i ve vy$Sich har-
monickych frekvencich, ve vys$sich modech. Nutné pfitom musi byt splnéna podmin-
ka, ze na povrchu hvézdy je kmitna a ve stfedu uzel, navic ovSem uvnitf hvézdy exis-
tuji dalSi uzly (uzlové koule), tj. geometrickd mista hvézdy, ktera se béhem radialnich
pulzaci nehybou. Latka hvézdy v sousedicich mezikoulich se pohybuje v daném
okamziku v opaném sméru.

Radialni pulzace hvézd lIze pfirovnat k zakladnimu rezonanénimu ténu v polozavienych line-
arnich rezonatorech — tzv. pistalach (klarinet, varhani pistala). Zakladni tén (n = 0) ma vinovou
délku A, odpovidajici ¢tyfnasobku délky pistaly /, 4, = 4 /. Vy§Si modus (n = 1) odpovida stojaté-
mu vinéni, v némz kromé povinného uzlu na uzavieném konci najdeme jesté jeden uzel uvnitf
vzduchového sloupce, pfiéemz na otevieném konci trubice zlstava kmitna. Uzel se nachazi ve
dvou tfetinach délky trubice a vinova délka tohoto vinéni je tudiz A, = 4/3 I, Ao/4, = 3. Dal8i modus
(n = 2) obsahuje ve vzduchovém sloupci dva uzly nachazejici se ve 2/5 a 4/5 jeho délky (pocita-
no od uzavieného konce pistaly). Vinova délka vinéni 4, = 4/5 1, Ay/4, =5. V akustickém spektru
zvuku, ktery z polouzavieného rezonatoru vychazi, najdeme kromé zakladni frekvence, urcené
délkou rezonatoru, jesté tény o frekvenci (2n + 1)krat vétsi, nez je frekvence tonu zakladniho.

Situace ve hvézdach je ovSem o to slozitéjsi, Ze:

1) hvézda neni linearnim, ale prostorovym (kulové symetrickym) rezonatorem,
2) rychlost zvuku neni v ramci rezonatoru konstantni, ale klesa se vzdalenosti od stfedu koule.

Vysledkem pak je, Ze:

e uzly vy$Sich harmonickych modl nachazime obecné jinde — u 1. modu je polomér uzlové

koule 0,6 R (nikoli 2/3), u 2. modu 0,5 a 0,85 R (nikoli 2/5 a 4/5);
e pomér mezi periodou zakladniho modu a periodou vy$5§iho modu neni 3:1, jak je to
v pfipadé polozavieného linearniho rezonatoru, ale podstatné mensi, asi 1,5:1;
¢ na rozdil od vinéni v linearnim rezonatoru, jehoz amplituda ma sinusovy prabéh, je pribéh
zavislosti amplitudy na vzdalenosti od centra hvézdy mnohem komplikované;jSi. Pulzace
se prakticky netykaji centralnich ¢asti hvézdy — amplituda je s ohledem na amplitudu pul-
zaci povrchovych €asti takika zanedbatelna. Radialni pulzace, tfebaze postihuji celou
hvézdu, jsou zalezitosti jen vnéjSiho, velmi fidkého obalu hvézdy, ktery obsahuje jen pro-
centa jeji celkové hmotnosti. Pulzace tak nemohou ovlivnit stav hvézdného nitra, zejména
nemaji zadny vliv na produkci hvézdné energie.
Naprosta vétSina klasickych cefeid a hvézd typu W Virginis pulzuje v zakladnim mo-
du. Existuji vSak i vyjimky, jakou je tfeba Polarka, ktera kmita v 1. harmonické. Pro-
ménné typu RR Lyrae pulzuji jak v zakladnim modu, tak v 1. harmonické, nékteré
z nich v obou soucasné. Miridy pulzuji rovnéz v zakladnim modu, situace je u nich
v8ak komplikovanéjSi nez u pulzujicich hvézd pasu nestability, protoZze pulzace zde
vedou ke vzniku razové viny, ktera pfi svém pruchodu atmosférou vyrazné méni jeji
prizraénost.

Mechanismus pulzaci

V nitru kazdé realné pulzujici hvézdy hraje dulezitou roli tfeni, které prevadi uspora-
dany pohyb pulzaci na neusporadany pohyb tepelny. Kdyby v pulzujicich hvézdach
neplsobil mechanismus, ktery neustale tyto ztraty uhrazuje, pulzace hvézd by se za-



7 Fyzika proménnych hvézd 225

hy zatlumily a hvézda by presla do stavu dokonalé hydrostatické rovnovahy. Pozoro-
vani velkého poctu pulzujicich proménnych hvézd vSak prokazala, Ze amplituda je-
jich pulzaci se dlouhodobé& neméni.

V kterékoli ¢asti hvézdy je stale k dispozici tok zafivé energie prostupujici hvézdou
z centra na povrch. Pravé z tohoto energetického zdroje Cerpaji pulzace svou energii.
K tomu, aby se ve hvézdé pulzace udrzely, je nezbytné, aby zde existovaly dostatec-
né rozsahlé oblasti hvézdy, které by ve fazi nejvétsiho smriténi dokazaly zadrzet po-
tfebné mnozstvi prochazejici zafivé energie a tuto naakumulovanou energii
v okamziku nasledujici expanze opét vyzarit.

Uz z toho, ze valna vétSina hvézd viditelné nepulzuje, je zfejmé, Ze uvedena pod-
minka byva spInéna jen zfidkakdy. Hvézdna latka se tak totiz nechova. Kdyz ji adia-
baticky stlacite, zvySi se nejen jeji hustota, ale i teplota, jez zpusobi, Ze opacita latky
poklesne — latka zpruhledni, pro prochazeji zafivy tok znamena mensi prekazku. Ta-
kovéto chovani hvézdné latky ovSem hvézdné pulzace potlacuje a stoji tak na téze
strané barikady jako disipace mechanické energie v dusledku treni.

Nastésti ve hvézdé prece jen existuji jisté vyjimky, a to oblasti s ¢aste¢né ionizo-
vanou latkou, kde pfi smrsténi se ¢ast tepla vynalozi na ionizaci atomu. Po expanzi
dochazi k houfné rekombinaci a tomu odpovidajicimu uvolnéni ioniza¢ni (rekombi-
nacni) energie. Z teoretickych modell pulzujicich hvézd vyplynulo, Zze nejvétsi vy-
znam ma ta oblast, kde se vedle sebe ve srovnatelném zastoupeni nachazeji jeden-
krat ionizované atomy helia (He Il) a zcela ionizované atomy téhoz prvku (He Ill).

Aby byl zminény tepelny stroj patficné ucinny, musi byt aktivni vrstva He ll/He llI
uloZena v optimalni hloubce pod hvézdnym povrchem. Ve hvézdach s nizsi efektivni
teplotou je tato vrstva ulozena pfilis hluboko ve hvézdé, Cili v mistech, kde je ampli-
tuda pulzaci tak nicotna, Ze se jimi vlastnosti vrstvicky takfka neméni a zadrzené tep-
lo je jen nepatrné. Naopak pulzujici hvézdy nesméji byt pfilis horké, protoze v nich je
aktivni vrstva uloZena ve vysSich, relativné velmi fidkych a malo hmotnych podpovr-
chovych vrstvach hvézdy. Mala hmotnost aktivni vrstvy znamena i nedostacujici
mnozstvi zadrzené energie, které neni s to dotovat provoz pulzujici hvézdy.

Pas nestability a jeho vysvétleni

VySe stanovena podminka tykajici se efektivni teploty hvézdy s vyraznymi radialnimi
pulzacemi se projevuje existenci takrka vertikalniho pasu nestability v H-R diagramu
o Sifce 600 az 1000 kelvinU. Plati, Ze pokud v této oblasti diagramu najdeme hvézdu,
pak je velmi pravdépodobné pulzaéné nestabilni. V takové hvézdé se velmi snadno
rozvinou a udrzi radialni pulzace. Pokud v pribéhu svého vyvoje hvézda pasem ne-
stability projde, pak se mlze stat pulzujici proménnou hvézdou typu, ktery zalezi na
hmotnosti a chemickému sloZeni hvézdy.

Nejhmotnéjsim a nejzafivéjSim osazenstvem pasu nestability jsou klasické cefeidy —
veleobfi pulzujici s periodou dnll az desitek dnl. Tyto proménné hvézdy téz jevi nej-
vétSi amplitudy svételnych zmeén, velmi vyrazné jsou i pozorované zmény radialnich
rychlosti (rozkmit az 50 km/s) i zmény efektivni povrchové teploty. VSechna pozorova-
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ni do sebe dobfe zapadaji a potvrzuji nasi zakladni predstavu o cefeidach jako o radi-
alné pulzujicich hvézdach, jejichz oscilace jsou dotovany zadrzovanim zarivé energie
ve vrstvé, v niz je srovnatelnou mirou zastoupeno jednou a zcela ionizované helium.

KratSi periody, nizSi vykony a menSi amplitudy svételnych kfivek maji po fadé
hvézdy typu W Virginis, RR Lyrae, 6 Scuti a kone¢né bili trpaslici typu ZZ Ceti, ktefi
kmitaji s periodou 100—1000 s (zpravidla v 1. harmonickém modu).

Hvézdy typu RR Lyrae jsou obfi hvézdy slunecni hmotnosti, které jsou ve velmi pokrocilém
stadiu svého vyvoje. Bé€zné se s nimi setkdvame v kulovych hvézdokupéach, které sdruzuji ty nej-
star$i hvézdy v galaxiich. Jde tedy o hvézdy prvni generace, u nichZ se z davodu jejich nizké po-
vrchové teploty dlouho nedafilo stanovit zastoupeni helia v jejich vnéjSich vrstvach, které svym
chemickym slozenim odrazeji slozeni materialu, z néhoz hvézdy vznikly.

Nicméné uz sam fakt, Ze hvézdy typu RR Lyrae existuji a pulzuji, ukazuje, Ze museji od svého
zrodu obsahovat helium, a to v zastoupeni, které odpovida béZnému zastoupeni. Toto zjisténi ma
mimoradnou dulezitost pro teorie raného vyvoje vesmiru, nebot’ jim uklada za Ukol vysvétlit téz,
kde se ve vesmiru vzalo prvotni helium, a to jesté pfed érou vznikani prvnich hvézd.

Hvézdy typu 6 Scuti jsou vibec nejpocetnéji zastoupenymi pulzujicimi hvézdami pasu nestabi-
lity. Jejich poCetnost je dana tim, Ze se jedna o pfisluSnice hlavni posloupnosti, na niz hvézdy
béhem svého vyvoje stravi nejdelSi dobu. Pozorované svételné kfivky téchto hvézd jsou velmi
komplikované a Ize je vysvétlit superpozici fady pulzaci, z nichZ nékteré nejsou radialni. Navic
amplitudy svételnych zmén jsou nicotné, 102107 mag, coz odsouva tyto hvézdy z oblasti za-
jmu vétsiny pozorovatel(l proménnych hvézd.

Zavislost perioda-zarivy vykon a jeji vysvétleni

Zavislost mezi periodou a absolutni hvézdnou velikosti klasickych cefeid odhalila HENRIETTA
SWAN LEAVITTOVA (&ti levitova) (1868-1921), ktera sama odhalila asi 2400 hvézd tohoto typu,
pfevazné na fotografickych snimcich Malého Magellanova oblaku. Vynesla do grafu zavislost
pozorované stfedni hvézdné velikosti cefeid z MMO na logaritmu jejich periody a shledala, ze
jde o prakticky pfimkovou zavislost, od niz se realné hvézdy odchyluji o +0,5 mag. Protoze
hvézdy z MMO jsou od nas vSechny zhruba stejné vzdaleny (asi 60 kpc), indikuje to, ze i ab-
solutni hvézdné velikosti téchto hvézd jsou funkci periody. Tento fakt umoznil s nebyvalou
spolehlivosti méfit vzdalenosti cefeid a tim i vzdalenosti soustav, v nichz se tyto cefeidy na-
chazeji. Cefeidy jsou k tomu uc€elu zvladt vhodné, nebot’ jsou to jedny z nejsvitivéjSich hvézd,
které ve vesmiru nachazime — jsou tedy viditelné do veliké dalky.

Zatimco sklon zavislosti absolutni hvézdné vizualni velikosti cefeid M, na logaritmu
jejich periody zname s vysokou presnosti a spolehlivosti, se stanovenim polohy tzv.
nulového bodu — absolutni hvézdné velikosti fiktivni cefeidy o periodé 1 den?’) — je to
o dost svizelngjSi. Zde je totiz nezbytné znat spolehlivé vzdalenost alespon jediné
z cefeid. Tu jsme vSak az donedavna neznali, i ta nejblizSi z cefeid, Polarka, byla pfi-
liS daleko, nez aby bylo mozné stanovit jeji paralaxu. Situace se ponékud zménila po
misi astrometrické druZice Hipparcos, z niz vyplynula nasledujici relace:

21y \/ minulosti byla hodnota nulového bodu zavislosti M, — log P klasickych cefeid nékolikrat kori-

govana, a to vzdy smérem k vétSim absolutnim jasnostem. Kazda takova rekalibrace méla za-
vazné dusledky na nas nahled na vzdalenosti ve vesmiru, na jeho stari a vyvoj.
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Nové uréena hodnota nulového bodu, jez je zalozena na vzdalenostech zjisténych druzici Hip-
parcos, se opét ponékud liSi od pfedchozi hodnoty, ktera byla urena nepfimymi metodami. Tou-
to posledni rekalibraci nulového bodu se dafi vyznamné potlacit rozpor mezi stafim vesmiru vy-
pocétenym z tempa jeho rozpinani a pomoci stafi nejstarsich pozorovanych objektt v ném.

Pfi uzivani uvedeného vztahu svitivost—perioda musime mit na paméti, Zze plati pouze pro ty
cefeidy, které pulzuji v zakladnim modu. Cefeidy, oscilujici v 1. harmonickém modu, maji pfi tom-

.....

telnou kfivku — zatimco u cefeid kmitajicich v zakladnim modu je tato kfivka zjevné asymetricka,
cefeidy pulzujici v 1. harmonickém modu maji svételné kfivky docela symetrické.

Teoretické objasnéni pozorované relace mezi periodou cefeid a jejich zafivym vy-
konem spocCiva ve faktu, Ze klasické cefeidy jsou hmotnymi veleobry, ktefi se pfi
svém vyvoji dostali do oblasti pasu nestability. Vzhledem k tomu, Ze pas nestability je
relativné uzky, zavisi poloha cefeidy v tomto pasu predevsim na jejim zafivém vyko-
nu, a ten opét na hlavné na hmotnosti pfislusné hvézdy. VSeobecné plati, ze v ramci
té Casti pasu nestability, kde se setkavame s cefeidami, smérem k vyS$Sim zafivym
vykonum:

a) roste absolutni jasnost hvézd (tj. klesa jejich absolutni hvézdna velikost);

b) klesa povrchova teplota hvézd;

c) roste jejich hmotnost a polomér;

d) vyrazné klesa jejich stfedni hustota.

S ohledem na to, Ze vnitfni stavba cefeid rlizné hmotnosti je dosti podobna, Ize
uplatnit zakladni relaci pro vlastni kmity hvézdy, podle niz je perioda pulzaci nepfimo
umérna odmocniné jeji stfedni hustoty, a tedy musi platit:

e) perioda hvézdy roste.

Spojenim bodu a) a e) pak dospivame k objasnéni pozorovaného vztahu mezi perio-
dou pulzaci a zafivym vykonem, absolutni hvézdnou velikosti hvézdy.

Hvézdy typu  Cephei

O téchto radialné i neradialné pulzujicich horkych hvézdach, které se méni v rozmezi
nejvyse 0,3 magnitudy, vime, Ze mechanismus jejich pulzaci je podobny jako u ce-
feid, s tim rozdilem, Zze zde k zadouci akumulaci energie dochazi v dusledku fotoioni-
zace prvku skupiny Zeleza. Ty jsou v podpovrchovych vrstvach téchto horkych hvézd
hlavni pfi¢inou opacity hvézdného materialu. Jde o jeden ze zaveérd, které vyplynuly
z nedavné revize tabulek zavislosti opacity hvézdného materialu na teploté.

Slunecni oscilace

Az do 60. let 20. stoleti se vSeobecné soudilo, ze hvézdné pulzace postihuji jen urci-
té, viceméné vzacné typy hvézd, které jsou k pulzacim nachylné. Ty ,normalni*, tuc-
tové hvézdy, jakych je ve vesmiru vétSina, se zdaly byt vuci pulzacim odolné.

Pocit byl podporovan i ,teoretickym zdlUvodnénim*, Ze pulzace hvézd se velmi rychle utlumi,
pokud nejsou naro¢nym zplsobem energeticky dotovany zvlastnim mechanismem, ktery je
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stéle udrzuje. Pfipadné pulzace svrchnich vrstev hvézdy méla zvIlast u€inné tlumit dynamicky

rozharana konvektivni vrstva se silnymi vertikalnimi pohyby zajiStujicimi pfenos tepla z nitra

na povrch. To v8e by ovSem vedlo k tomu, Ze by pulzovalo jen nepatrné procento hvézd.

Pochybnosti o tomto zavéru vzrostly uz v roce 1962, kdy ROBERT LEIGHTON, ROBERT
NOYES a GEORGE SIMON (1962) zjistili neoCekavané oscilace Slunce, hvézdy velice
vzdalené od pasu nestability, kterd by méla byt zaruc¢ené klidna. Pfi spektroskopic-
kém prazkumu vertikalnich pohyb( zpUsobenych konvekci, specialné pfi studiu déju
spojenych se vznikem a zanikem granuli zjistili urcité zakmity o amplitudé desitky
m/s s charakteristickou periodou 5 minut. Zpocatku se myslelo, Ze tu jde o lokalni za-
lezitost, Ze je to jakasi odezva na naru$eni fotosféry vzestupnymi konvektivnimi
proudy. Celou zahadu se podafilo rozlousknout az po 8 letech.

V roce 1970 JOHN W. LEIBACHER, ROBERT F. STEIN a ROGER K. ULRICH (1970) ko-
nec¢né podali spravné vysvétleni zahadnych pétiminutovych slunecnich oscilaci. Uka-
zali, Ze se jedna o zcela globalni jev, ktery postihuje cely povrch, ale i vnitfek Slunce.
Jde o superpozici obrovského mnozstvi stojatych akustickych vin, které putuji Slun-
cem. Slunce je tak rozmérnym akustickym rezonatorem, ktery osciluje, kmita
v nékolika milionech akustickych modu. Brzy nato se potvrdilo, Ze podobné oscilace
jsou spole¢né vSem hvézdam. Klasické pulzujici hvézdy a hvézdy bézné, ,nepromén-
né“ tak odliSuje jen amplituda pozorovanych oscilaci.

Pulzace radialni i neradialni. Mody pulzaci

Hvézdné pulzace maji povahu podélného vinéni, které se Sifi i vzduchem a kapalinami
(na rozdil od vinéni pficného, které se Sifi jen v tuhych télesech). Podélné vinéni pro-
stupuje télesem hvézdy a interferuje samo se sebou — vznika tzv. stojaté vinéni. Nej-
vétsi amplitudu ma stojaté vinéni odpovidajici uritym modim, popsanym usporada-
nou trojici vinovych Cisel {n,/,m} (jde o vinéni v tfirozmérném rezonatoru).

V prostorovych rezonatorech jsou pro vznik stojatého vinéni, jez vznika interferenci, nepostra-
datelné odrazy na sténach rezonatoru. Pokud je timto rezonatorem tfeba téleso Zemé&, pak
k nezbytnym odrazim seizmickych vin dochazi na povrchu Zemé. Kde vSak mize dojit
k odraziim v télese Slunce, ¢&i jiné hvézdy, u nichz Zadnou podobnou diskontinuitu nenajdeme?
Vypada to tak, Ze v plynnych, neohrani¢enych hvézdach se mohou ustavit jen radialni oscilace,
kde pevnhym koncem (uzlovym bodem) je stfed hvézdy. Uvazime-li vSak, ze tu mame co do €inéni
s akustickymi vinami o délce 10* az 10° km, je zfejmé, Ze touto diskontinuitou, ¢ili povrchem mu-
ze byt hvézdna fotosféra, jejiz tloustka je proti vinové délce zanedbatelna. Vina prichazejici
z nitra se tak na povrchu hvézdy odrazi podle klasickych zakonu pro odraz vinéni.

Kromé odrazu akustickych vin od povrchu hraje pfi Sifeni téchto vin dlleZitou roli i lom tohoto
vinéni dany tim, Ze smérem dovnitf hvézdy roste teplota, a tim i rychlost zvuku, Cili klesa index
lomu. ViIna postupuijici Sikmo do hvézdy se tak lame smérem od normaly. Sledujeme-li pak smér
postupu takové viny, ktera se pravé odrazila od povrchu, vidime, Ze se trajektorie viny neustale
zakfivuje smérem k povrchu. Vina tak pfi svém postupu dosahne jisté maximalni hloubky, pak
zacne opét symetricky vystupovat nahoru. Takovato vina mlze interferovat sama se sebou, ve
hvézdé muze vzniknout stojaté vinéni.

Ve hvézdé se naprosta vétsina vinéni vlastni interferenci zrusi, zbudou jen takova,
ktera splnuji urcité podminky. Pro jednoduchost prfedpokladejme, Zze hvézda pulzuje
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jen v jediném pulza¢nim modu. Pak na jejim povrchu najdeme oblasti, které pulzuji
ve fazi i v antifazi. Tyto plochy od sebe oddéluji uzlové kruznice. V rotujici hvézdé,
kde zakladni symetrii pulzaci urCuje osa rotace hvézdy, jsou uzlové kruznice obdo-
bou systému poledniki a rovnobézek na zemském globu. Pfislusny pulzacni modus
je popsan dvojici celych €isel /a m. Pokud I = m = 0, pak je to pfipad Cisté radialnich
pulzaci, ktery jsme jiz diskutovali.

Je-li m rizné od nuly, Ize si predstavit pfisluSny modus jako postupnou vinu, ktera
bézi kolem hvézdy rovnobézné s rovinou rovniku bud ve sméru rotace (m > 0) nebo
proti sméru rotace (m < 0). Cas, ktery tato vina cestujici kolem hvézdy potrebuje
k celému obéhu je |m| nasobek pfislusné pulzacni periody. Vina po hvézdé postupu-
je, aniz by se horizontalniho pohybu ucastnily realné Castice. (V tom se liSi od radial-
nich pulzaci, kde Castice pulzacni pohyb skutecné vykonavaji.) Po povrchu hvézdy
putuje i [m| pomysinych azimutéalnich uzlovych kruznic, prochazejicich rotacnimi poly,
které povrch hvézdy déli na 2 |m| stejnych dild (jako duzina pomerance).

Oscilace maji jesté dalSi stupen volnosti — hvézda kmitd vzhledem k ekvatorealni
roving, pfiemz / vyjadfuje poCet uzlovych rovnobézZek. Je-li | =1, pak leZi tato kruz-
nice na rovniku, pfi / = 2 jsou tu dvé uzlové rovnhobézky ulozené symetricky vzhledem
k rovniku. VSeobecné plati, ze ¢im vysSi je Cislo /, tim méné hluboko tyto mody do ni-
tra hvézdy zasahuji. DalS§im parametrem je pocet uzlovych sfér uvnitf hvézdy.
V zakladnim modu neni zadny uzel, v 1. harmonické jeden, v 2. harmonické dva
apod. Stejné jako u radialnich pulzaci je amplituda vyS$Sich harmonickych v nitru vy-
razné mensi neZ relativni amplituda zakladniho modu.??)

Pokud hvézdy neradialné pulzuji, pak se tak vétSinou déje souCasné ve velkém
pocétu modd, jejichz ucinky se navzajem prekladaji. Vysledkem je neobycejné kompli-
kovany pohyb, ktery bychom mohli popsat nespiSe jako chvéni. Nicméné pravé toto
chvéni nam pfinasi o vlastnostech hvézd zcela neocenitelné informace.

Helioseismologie a astroseismologie

Na prvni pohled chaotické chvéni slunec¢niho povrchu s typickou amplitudou 0,1 m/s
a mensi bylo rozlozeno do asi 10’ riiznych modu pulzaci, pfevazné neradialnich. Os-
cilace Ize rozdélit do dvou kategorii:

a) mody s periodami od 3 do 8 minut a relativné malymi horizontalnimi vinovymi
délkami (/ se méni od 0 do 1000, i vice). Nejvice energie maji mody pétiminu-
tové, proto se jim téz fika pétiminutové oscilace, které byly vesmés identifiko-
vany jako tlakové p-mody;

b) mody s delSimi periodami kolem 160 minut, jejich vysvétleni je ponékud kon-
troverzni, nékdy se pfipisuje gravitacnim g-modim.

Dlouhodobym pozorovanim neustalych zmén radialni rychlosti jednotlivych bodu na
slune¢nim povrchu je mozné rozlozit slunecni oscilace do jednotlivych mod( a ziskat

2 Sjla, ktera se snazi vybuzeny stav navratit do rovnovazného stavu, souvisi s tlakem (pressu-

re), proto se témto typum oscilaci fika p-mody. Existuji zfejmé jesté tzv. gravitaéni, ¢ili g-mody,
nebyly vSak s jistotou u Slunce, ani u jinych hvézd prokazany.
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tak spektrum slunec€nich oscilaci. Ze vztahu mezi pozorovanou vinovou délkou jed-
notlivych modu a jejich periodou je mozné vypoditat, jakou stfedni rychlosti se ta kte-
ra vina Sifila slune€nim nitrem. Vzhledem k tomu, Zze kazdy z modu zasahuje do
Slunce jinak hluboko, je mozné stanovit funkci zavislosti rychlosti zvuku na vzdale-
nosti od centra. Presné stejnym zplUsobem postupuje seismologie, ktera vysSetfuje
vlastnosti zemského télesa.

ProtoZze rychlost zvuku bezprostfedné zavisi na teploté hvézdného nitra v dané hloubce, je
mozné téz urcit, jak zavisi teplota na vzdalenosti od stfedu Slunce. Takto Ize testovat souCasné
modely slune¢niho nitra a provadét jejich opravy. To se jiz skute€né stalo, napfiklad v tom, ze se
ukazalo, Ze konvektivni zona zasahuje hloubéji, nez se dfive pfedpokladalo — az 30% pod po-
vrch.

Z rozdilu v pozorovanych periodach modud s opaénymi azimutalnim ¢islem m zase bylo mozné
odhadnout, jak se méni uhlova rychlost slunecniho nitra. Doposud se predpokladalo, Zze Slunce
rotuje jako tuhé téleso, nyni vSak diky helioseismologii vime, Ze uvnitf rotuje rychleji. Toto zjisténi
ziejmé sehraje dllezitou roli pfi vysvétlovani pricin slunecni a hvézdné aktivity.

Slunecni oscilace prostupuji celé Slunce, a jak se zda, podpovrchova konvekce
jim zfejmé pfilis nepfekazi. Je docela mozné, Ze praveé z energie usporadaného kon-
vektivniho pohybu Cerpaji slune¢ni oscilace svou energii

Déje-li se néco takového u Slunce, neni jisté divod predpokladat, Ze u jinych
hvézd je tomu jinak. Je vSak zfejmé, Ze z velké vzdalenosti, kdy se nam kotoucek
hvézd smrsti na jediny bod, neni mozné se souCasnou pozorovaci technikou pozoro-
vat vy$Si mody oscilaci, které jsou u Slunce zvlast silné. Je nutno se omezit jen na ty
nejjednodussi.

Neradialni pulzace pozorujeme u A hvézd typu & Scut®), které zpravidla pulzuiji
s periodou nékolika minut nebo desitek minut. Jde o hvézdy, které jsou pfislusniky
pasu nestability, tam jsou kmity posilovany zadrzovanim zafivé energie postupujici
z nitra hvézdy v zé6né He ll/He lll.

Dlouhoperiodické proménné hvézdy

Kapitolou samou pro sebe jsou dlouhoperiodické proménné hvézdy, znamé téz jako
hvézdy typu Mira, respektive miridy. Jsou to chladné hvézdy asymptotické vétve obru
o hmotnostech Slunce. Tyto hvézdy na sebe velice upozornuji zejména amplitudou
svych svételnych zmén (rekord drzi x Cygni s amplitudou 14 magnitud), ale i relativ-
né vysokym zafivym vykonem — jsou to jedny z nejzafivéjSich hvézd v Galaxii, vidi-
telné i na velkou vzdalenost.

Vysoké amplitudy svételnych zmén jsou charakteristické pouze pro kratkovinné obory spektra,
v Cerveném a zejména infracerveném oboru jsou amplitudy mnohem mensi. Totéz pochopitelné
plati i pro bolometrické zmény. Zatimco rekordmanka y Cygni se ve vizualnim oboru méni

v rozsahu 14 mag, bolometricky ¢ini amplituda zmén pouze 3,3 mag. Je to dUsledek skute¢nosti,
ze v prabéhu cyklu dochazi k velmi drastickym zménam v rozlozZeni energie ve spektru.

%) Ve stejném misté H-R diagramu se nachazeji i magnetické hvézdy typu Ap, z nichz u nékte-

rych byly pozorovany neradialni pulzace, jejichz spektrum i amplituda se méni s periodou rotace.
DAvVID W. KURTZ (1982) v nich odhalil tzv. magnetické pulzatory, hvézdy, u nichz je urCujici osou
symetrie osa jejich mohutného dipélového magnetického pole.
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Svételné kfivky mirid jsou ponékud asymetrické, pozorujeme zde rychlejsi vzestup do
maxima a pomalejSi pokles. Svételné kfivky jsou pomérné stabilni, zmény probihaji
dosti periodicky. Pozorované periody v rozsahu 100 dni az 2 roky dobfe souhlasi
s velmi nizkou stfedni hustotou téchto ¢ervenych obra.

S klasickymi miridami jsou spfiznény tzv. polopravidelné proménné hvézdy
s mens8i amplitudou svételnych zmén a s méné pfisnou periodicitou.

Pulzace téchto rozmérnych chladnych hvézd jsou radialni, spory se vSak vedou o
tom, zda kmitaji v zakladnim modu nebo v 1. harmonické. Pulzace mirid Cerpaji svou
energii z stejného zdroje, jako ostatni typy pulzujicich proménnych, tedy ze zafivého
toku vychazejiciho z centralnich Casti hvézdy. Rozdil je v tom, ze k akumulaci zafivé
energie a k jejimu prfevodu na energii kinetickou dochazi zifejmé ve vrstvé ionizova-
ného vodiku. Pulzace, jez se hvézdou Sifi, brzy nabude povahu razové viny, ktera se
pak prodira hvézdou z nitra na povrch. Pozorované svételné zmény jsou pak prede-
vS§im vysledkem interakce horké razové viny, ktera prochazi rozmérnou atmosférou o
nizké efektivni teploté. Latka zde, navzdory své fidkosti, je opticky velmi malo prahled-
na, a to hlavné v disledku absorpce vyvolané molekulami oxidu titanu TiO. Pfi stfedu
razové viny dochazi k disociaci téchto molekul, coz vede k prudkému poklesu opacity.

U mirid se tak silné méni viditelné svétlo zejména proto, Ze se v této oblasti stfida-
vé objevuji a mizi pasy TiO, dochazi tu k velmi prudkym zménam ve vzhledu a cha-
rakteru spektra. U polopravidelnych proménnych hvézd nejsou tyto efekty tak vyraz-
né, hlavné tu nema pruchod razové viny atmosférou tak devastujici uc¢inek. Pasy TiO
ve spektru pozorujeme stale, cozZ se pak projevi pozorovanou mensi amplitudou své-
telnych zmén.

7.11 Supernovy

Odezva déju probihajicich v jadru hvézdy

Poslednim typem mechanismi proménnosti hvézd jsou odezvy na rychlé déje probi-
hajici v centralnich oblastech hvézdy, k nimz dochazi v dusledku hvézdného vyvoje.
Vyvoj hvézdy je vétSinou velmi povlovny a klidny, vSe se déje na Casovych Skalach
milionu let. Je to dano povahou pfi¢iny hvézdného vyvoje, a tou je povétSinou po-
zvolna zména chemického slozeni nitra v disledku jadernych reakci. Obal hvézdy
ma vzdy dostatek Casu pfFizpusobit se zménénym vlastnostem hvézdného jadra a
charakteristiky hvézdy se méni vétSinou nepostfehnutelné.

Nicméné obcas ve vyvoji vnittku hvézdy dochazi k bourlivym epizodam, pfi nichz
dochazi k prudkym zlomdm ve vykonu jadra. Vétsinou pfi nich hraje rozhoduijici roli
elektronova degenerace a zapaleni novych zdroju jaderného hofeni. Ony udalosti se
v8ak na zmeéné vnéjSich charakteristik hvézdy takrka neprojevi, ponévadz jadro
hvézdy je obaleno mocnou vrstvou hvézdného materialu, v niz se dusledky central-
nich revoluci nalezité podusi, rozmélni a Casové rozmazou.

Zvlastni kategorii proménnych hvézd, jejichz proménnost je spojena s déji
probihajicimi uvniti hvézdy jsou tzv. supernovy. Jsou to proménné hvézdy vyjimecné
tim, Ze jejich proménnost je jednorazova. Jako supernova hvézda mize vybuchnout
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Ze jejich proménnost je jednorazova. Jako supernova hvézda muize vybuchnout jen
jedenkrat ve svém zivoté. Vybuch supernovy je natolik drastickou udalosti, ze se se
po ném hvézda kvalitativné zcela zméni — bud’ prestane jako gravitacné vazany utvar
existovat — rozplyne se, nebo se zméni v neutronové degenerovanou hvézdu, pfi-
padné v ¢ernou diru.

Pro vzplanuti supernov napsala pfiroda hned nékolik scénafi®*), setkavame se
s nékolika typy supernov, jez maiji rlznou pfi¢inu destrukce a rlizny dalSi osud.
Z logiky véci budeme o nich pojednavat v opaéném poradi, nez by se dalo podle je-
jich oznacCeni oCekavat.

Supernovy typu ll

Supernovy typu Il jsou vysledkem vyvoje mimofadné hmotnych hvézd, v nichz se
béhem jaderné evoluce vytvorilo dostatecné hmotné jadro slozené predevsim ze Ze-
leza a dalSich prvkl skupiny Zeleza (nikl, chrém), jejichz jadra jsou velmi silné vaza-
na a jsou tak jaderné nehoflava. Déni v centralnich oblastech hmotné hvézdy tésné
pfed explozi je ohromné dynamické, ve hvézdé existuje rfada vrstvicek, nékteré
z nich jsou aktivni — probihaji v nich termonuklearni reakce, jiné jsou neaktivni, Zad-
né vyznamné reakce v nich nehofi. V centru roste teplota i hustota, stale rychleji se
zapaluji nové a nové termonuklearni zdroje, vSe v Casové Skale stovek let, pozdéji i
dnl. Navenek se hvézda jevi jako veleobr a nedava na sobé nic znat.?)

Po prekroCeni kritické hmotnosti elektronové degenerovaného Zelezného jadra do-
jde k prudkému kolapsu, kdy se zacnou volné elektrony houfné spojovat s protony
v jadrech. Vznikaji tak neutrony a jadra se rozpadaji. Zhrouceni se az do okamziku
vzniku neutronové hvézdy déje prakticky volnym padem, latka pada dovnit rychlosti
desitek tisic km/s. Uvoliuje se mnozstvi potencialni energie, ktera z jadra unika pro-
stfednictvim neutrin. V okamZiku kolapsu pfevysi vykon hvézdy v oblasti neutrin jeji
zarivy vykon az o 7 radd. Naprosta vétSina vzniklych neutrin bez odporu projde téle-
sem hvézdy, nicméné néktera se v ni zachyti. Svou kinetickou energii pfedaji hvézd-
né latce, ktera se tim silné zahreje na velmi vysokou teplotu. V disledku toho v nitru
vznikne mohutna razova vina, ktera se nadzvukovou rychlosti Sifi hvézdou smérem
na povrch. Ma dostatek energie k tomu, aby celou hvézdu rozmetala do prostoru. Na
vodik bohaty obal hvézdy je pak v podobé rychle se rozpinajici mlhoviny navracen
do okolniho prostoru.

V maximu svého lesku dosahuji supernovy typu Il asi —18. absolutni bolometrické
velikosti. Vrchol je nasledovan postupnym poklesem vykonu, a to zhruba o 6 az 8
magnitud za rok.

24) V/ posledni dobé se hovofi jeété o dalsim typu supernov — o tzv. hypernovach, které by mély byt

dusledkem primého zhrouceni velmi hmotné hvézdy na ¢ernou diru. Pfi tomto kolapsu by se méla ve
zlomku sekundy uvolnit je$t&€ mnohem vétsi energie nez v pfipadé vzplanuti standardnich supernov
v podobé nicivého zablesku zafeni gama. Takto se totiz tyto stale tajemné jevy téZ vysvétluji.

%) Viz pripad supernovy 1987 A ve Velkém Magellanové oblaku.
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PFi kolapsu a nasledném pruchodu razové viny hvézdou vznika mnozstvi prvku
nejruznéjSich atomovych ¢isel, vznikaji i radioaktivni izotopy, z nichz dulezity je izo-
top Ni*® s poloCasem rozpadu 6,1 dne, Co”’ (270 dna) a Na® (2,6 roku). Pozvolny
radioaktivni rozpad téchto prvkl je totiz dodate€nym zdrojem energie supernovy
v dobé poklesu jeji jasnosti.

Po vzplanuti supernov typu Il bychom na misté hvézdy méli najit jeji zhrouceny
zbytek — rychle rotujici neutronovou hvézdu projevuijici se jako pulzar. Typickym pfi-
kladem je SN 1054, v jejimz pozUstatku, Krabi mlhoviné, takovy pulzar pozorujeme.
V mnoha jinych pfipadech se to vSak nepovedlo a nazory na to, proc, se lisi.

Supernovy typulb a lc

Vedle supernov typu Il, které jsou teCkou za vyvojem hmotnych hvézd s pocCateCni
hmotnosti od 11 do 50 Slunci, pozorujeme jesté jasnéjsi supernovy typu |. Pro su-
pernovy tohoto typu je charakteristické, ze se v jejich spektru nevyskytuji ¢ary vodi-
ku. Podle spektralnich pfiznaku se tento typ déli na tfi podtypy: la, u néjz nachazime
velmi intenzivni ¢aru Si Il na 615 nm, u typl Ib a Ic nikoli. Ve spektru supernov typu
Ib nachazime silné ¢ary He, které ovSem u podtypu Ic nenajdeme.

Supernovy typu Ib a Ic jsou vSeobecné o 1,5 az 2 magnitudy slabsi neZ supernovy
typu la, takZze se podobaji spiSe supernovam typu Il. Navic se zda, Ze i pficiny jejich
vzplanuti jsou v mnohém shodné s pfic¢inami explozi supernov typu Il. Podobné jako
tyto supernovy nachazime supernovy typu Ib a Ic vyhradné ve spiralnich i nepravi-
delnych galaxiich, pfednostné pobliz mist, kde v souCasnosti vznikaji nové hvézdy.
Jde tedy o hmotné hvézdy, které ve svém jaderném vyvoji dojdou az do zelezného
konce, po némz nasleduje gravitacni kolaps jadra.

Soudi se, Ze vzplanuti supernovy typu Ib, a zfejmé i typu Ic, je vysledkem sloZité-
ho vyvoje tésnych dvojhvézd s hmotnymi sloZzkami.

Supernovy typu la

Tyto velice jasné supernovy se kromé& mohutnéjSiho zafivého vykonu (v maximu svého
lesku dosahuje jejich absolutni hvézdna velikost —19,6 mag) vyznaduiji i tim, Ze jejich
svételné krivky jsou prakticky identické. To je povySuje do role tzv. standardnich svicek,
objektll, pomoci nichz Ize pomérovat vzdalenosti vzdalenych hvézdnych soustav.

Vzhledem k tomu, Ze je nachazime ve vSech typech galaxii (ij. i v takovych, kde
tvorba hmotnéjsich hvézd jiz davno ustala), je zfejmé, ze pfedchldci tohoto typu su-
pernov museji byt méné hmotné hvézdy. VSeobecné se proto soudi, ze supernovy
typu la vznikaji v dusledku jaderné detonace vzniklé zapalenim termonuklearnich re-
akci v elektronové degenerovaném uhliko-kyslikovém bilém trpasliku.

Bezprostredni pficinou vzplanuti je pozvolny narist hmotnosti uhlikokyslikového bi-
lého trpaslika, k némuz dochazi v disledku prenosu latky z druhé slozky tésné dvoj-
hvézdy. ZvySovani hmotnosti vede k tomu, Ze se rozméry trpaslika neustale zmensuji,
¢imzZ se v jeho nitru uvolfiuje potencialni energie, ktera latku hvézdy stale vice nahfiva.
PrekroCi-li hmotnost degenerované hvézdy jistou kritickou mez (asi 1,3 M), zvysi se
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centralni teplota hvézdy natolik, Ze se zde zaZzehnou termonuklearni reakce, které brzy
rozhofi v celé hvézdé.?®) V dusledku toho se v nitru hvézdy zaéne dale prudce zvyso-
vat teplota, ktera nakonec preroste i teplotu degenerace. Sevreni krunyfe elektronové
degenerace povoli, latka hvézdy se zméni v plyn, ktery divoce expanduje do prostoru.
Nasledny vybuch jaderné reakce uhasi a rozhodi veSkery material hvézdy do prostoru
rychlosti az 10* km/s. Nicméné jesté drive nez se tak stane, se staci vice nez polovina
uhliku a kysliku z bilého trpaslika zménit na Zelezo.

Tento pohled na véc dobfe souhlasi se spektralnimi vlastnostmi supernov typu la,
kde prevladaiji t&€zSi prvky. Odhaduje se, Ze jsou to pravé supernovy typu la, které vice
nez supernovy jinych typd obohacuji mezihvézdny material o prvky skupiny zeleza i o
uhlik a kyslik.

Podobné jako u supernov jinych typl je svételny vykon supernov typu la po maxi-
mu lesku uréen tempem radioaktivniho rozpadu nestabilnich izotop( niklu, kobaltu a
dalSich radioaktivnich prvk.

Role supernov ve vesmiru

V galaxiich typu na8i Galaxie roné odchazi z hvézdné scény asi jedna hvézda. Pfi-
tom nejméné kazda padesata zakonci svou kariéru efektnim ohrnostrojem supernovy
typu | nebo Il. Supernovy maji velmi dulezitou roli v déni ve hvézdnych soustavach:

v v v

e Obohacuji mezihvézdnou latku o prvky t€zsi nez helium. V dasledku tohoto proce-
su obsahuji mlads$i objekty stale vice a vice tézSich prvku. Tézsi prvky zfejmé ma-
ji dalezitou roli pfi vzniku planetarnich systému a planet zemského typu, jez mo-
hou byt nositelkami Zivota.

« Sifici se razové viny vznikajici na stfetu rozpinajicich se obalek supernov s oblaky
chladného a relativné hustého plynu dokazi spustit nebo alespon stimulovat pro-
ces tvorby novych hvézd z materialu obsazeného v molekulovych oblacich.

e Svym kosmickym zafenim mohly ovlivnit vznik a vyvoj Zivota na Zemi.

e Supernova zvana Geminga pied 340 000 let vy istila zapraseny prostor v okoli
Slunce a umoznila nam tak nahlédnout do vzdaleného vesmiru.

e Supernovy mohou byt i nebezpecné, musely by se vSak nachazet do vzdalenosti
30 svételnych let. Tam se vSak zadna hvézda, ktera by se snad hotovila
k takovému zaniku, nenachazi.

7.12 Zablesky zareni gama

fviwvivs

vesmiru souvisejicim s hvézdami — béhem nékolika desitek sekund se tu uvolni ener-
gie nékolikanasobné vétsi, nez kolik ji Slunce ma vyzafit v celé své aktivni kariére —
tedy 10% J. Jednim z moznych vysvétleni je splynuti dvou neutronovych hvézd které
se k sobé postupné priblizily v disledku ztraty energie orbitalniho pohybu gravitaénim

%) Tato skutecnost je ziejmé priginou, proé se svételné kiivky supernov typu la tak podobaji — vy-



7 Fyzika proménnych hvézd 235

vyzarovanim nebo vzplanuti hypotetické hypernovy, k némuz by mohlo dojit, zhrouti-li
se hmotna hvézda pfimo na ¢ernou diru.

Zablesky k nam pfichazeji z kosmologickych vzdalenosti, uCinek zablesku by do-
kazal sterilizovat zivot v celé galaxii.

7.13 Maly abecedni zvéfinec opticky proménnych hvézd

algolidy

zakrytové dvojhvézdy typu Algol. Ve svételné kfivce Ize snadno vysledovat okamzik zacatku a
konce zakrytu, mimo néj se jasnost soustavy méni jen nepatrné v dusledku efektu odrazu nebo
slapové deformovaného tvaru slozek. Sekundarni minimum byva mél¢i nebo chybi. Periody
jsou od 0,2 dne do 10 000 dnu, svételné zmény ¢ini i nékolik magnitud.

Z vyvojového hlediska miize jit o oddélené systémy sestavajici zpravidla ze dvou hvézd hlavni
posloupnosti — zde se jasnost soustavy mimo zakryty neméni, protoZe hvézdy jsou od sebe re-
lativné daleko a jsou takrka kulové. Mlze jit téZ o polodotykové soustavy, v nichz sekundarni
slozku tvofi podobr vyplfujici Rochelv lalok. Malé zmény mimo zakryty jsou zde dany faktem,
Ze podobr pfispiva k celkovému svétlu dvojhvézdy jen malym dilem.

cefeidy

nebo téz klasické cefeidy, pfipadné hvézdy typu d Cephei jsou radialné pulzujici nadobii &i ve-
leobfi (luminozitni tfidy Ib — II) spektrainiho typu F-K. Periody pulzaci jsou od 1 dne do 135
dni, amplitudy svételnych zmén az 2 mag. Kfivka radialnich rychlosti je ve fazi se svételnou
kfivkou: maximum rychlosti expanze odpovida maximu jasnosti hvézdy. Jde o hmotné hvézdy
v pokrocilém stadiu vyvoje, v jejichz nitru se jiz zapalily heliové reakce. Jsou to typické Clenky
plochého podsystému Galaxie, vyskytuji se ob¢as v mladSich otevienych hvézdokupach. Dob-
fe vyjadrena zavislost mezi periodou pulzaci a zafivym vykonem je dlsledkem skute¢nosti, Zze
cefeidy jsou rizné hmotné a tudiz rizné zarivé hvézdy, jez se pfi svém vyvoji pravé dostaly do
pasu nestability. PfiCinou udrzeni pulzaci je akumulace tepla ziskaného pfi prostupu zafivé
energie ve vrstvé, v niz je srovnatelné mnozstvi jedenkrat a dvakrat ionizovaného helia.

dlouhoperiodické proménné hvézdy
viz miridy

eruptivni trpaslici

nebo téZ hvézdy typu UV Cefi. Chladné, malo hmotné hvézdy hlavni posloupnosti s emisemi
v ¢afe Ho (K3Ve-M6Ve). Pri¢inami zmén jsou silné erupce, zpravidla mohutnéjsi nez ty slu-
necni. S ohledem na maly zafivy vykon hvézdy mohou erupcemi zapfi¢inéna zjasnéni dosah-
nout az 6 mag (vyraznéjsSi jsou smérem do kratkovinné oblasti spektra) Nastup do maxima by-
va rychly, fadové sekundy, desitky sekund, pokles v minutach. Erupce se objevuji zhruba po

hodiné. Jde o nejpocetnéji zastoupeny typ proménnych hvézd.

fuory
viz proménné typu FU Orionis

buchuji nam tu objekty s navlas stejnou hmotnosti a vnittkem.
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heliové proménné

rotujici chemicky pekuliarni hvézdy spektralnich typl BO — B9 s anomalnim zastoupenim helia (u
teplejsich heliovych proménnych je helia oproti normalu nadbytek, u chladnéjsi naopak nedosta-
tek). Pozorovany jsou u nich zmény intenzity spektralnich ¢ar He | a Si lll. Variace jsou dany ne-
homogennim rozloZzenim téchto prvkl( po povrchu hvézdy. Nestejnorodost je disledkem slozi-
tych a pomalych procesu probihajicich v klidné atmosfére vystavené pusobeni silného magnetic-
kého pole. Periody zmén (desitky hodin az nékolik dni) odpovidaji dobé otocky.

hvézdy typu SR

jsou obfi a veleobfi pozdnich spektralnich tfid s jistou periodou pulzaci. Periodicita déju je zde
obcas naruSovana jistymi nepravidelnostmi. Periody byvaji od 20 do 2000 dni, amplitudy 1-2
mag, svételné chovani této rozmanité skupiny hvézd je velice rizné. Mechanismus promén-
nosti je zfejmé podobny jako u mirid. Podle GCVS 1985 se hvézdy typu SR dale ¢leni do &tyr
podtypu:

SRa - jejich svételné zmény jsou takrka presné periodické, periody v rozmezi 100 az 400 dnu,
amplitudy az 2 mag. Jedna se o obry a veleobry pozdnich spektralnich tfid s emisemi vodiku.
Jsou zfejmé velice podobné miridam.

SRb - svételné zmény nejsou jiz tak pfisné periodické, perioda vétSinou 80 az 120 dni. U fady
z nich se objevuije i dalsi, o rad delSi perioda. Amplitudy zmén jsou vesmés pod 1 mag. Jedna
se o0 obry a veleobry spektralnich typt M, C a S.

SRc - svételné zmény uréuje vice period jedna byva fadové stovky, druha tisice dni dlouha.
Amplitudy kolem 1 mag. Vesmés jde o hmotné Cervené veleobry tfidy M se silnou koncentraci
ke galaktické roviné.

SRd - svételné zmény jsou pomérné prisné periodické, pficemz pro kazdou hvézdu lze vytipo-
vat soubor period, v nichZ se stfidavé méni, v obdobi zmény periody se mlze jasnost hvézdy
ménit dosti chaoticky. Amplitudy jsou v rozmezi 0,1 az 4 mag. Hvézdy tohoto typu jsou teplejsi
obfi a veleobfi typu G, K a M, vétSinou s emisemi ve spektru.

hvézdy typu Z Andromedae
viz symbiotické hvézdy

hvézdy typu RS Canum Venaticorum

jsou tésné dvojhvézdy, jejichz slozkami jsou hvézdy pozdéjSich spektralnich typl G-M
s vyraznou chromosférickou aktivitou, kterd se projevuje napfiklad variacemi intenzity emise
v ¢arach Ca I, dale vradiovém a rentgenovém oboru. Pfiin pozorovanych zmén jasnosti
v optickém oboru je mnoho: mohou tu hrat roli vzajemné zakryty slozek, rotace nehomogenni
fotosféry pokryté temnymi skvrnami slune¢niho typu, dale erupce aj. Perioda rotace skupin
skvrn na povrchu se mize ponékud liSit od rota¢ni periody (skvrny se po fotosféfe pohybuiji),
coz vede k postupné zméné tvaru svételné kfivky mimo zakryty. Amplituda téchto zmén se po-
Cita na desetiny magnitudy a méni se v ramci dlouhodobého cyklu hvézdné aktivity. Hvézdam
se nékdy posmésné prezdiva skvrniti psi.

hvézdy typu o’ Canum Venaticorum

jsou rotujici chemicky pekuliarni hvézdy spektralniho typu B8 — A7 V se silnym dip6lovym
magnetickym polem. Ke svételnym zménam, doprovazenym zménami intenzity nékterych
spektralnich ¢ar a variacemi podélné slozky indukce magnetického pole, dochazi v dusledku
nehomogenniho rozlozeni chemickych prvkd po povrchu hvézdy. To je vysledkem pomalych
procesu v klidné atmosfére navic stabilizované mohutnym globalnim magnetickym polem. Ro-
taCni periody €ini 0,5 az 160 dni, svételné amplitudy nepfesahuiji 0,1 mag.
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hvézdy typu B Cephei

jsou pulzujici horké hvézdy horni ¢asti hlavni posloupnosti v Gzkém rozmezi spektralnich typl
B0-B2, které vykazuji svételné zmény o amplitudé 0,01 az 0,3 mag a zmény radialnich rych-
losti, vSe s periodou 0,1 az 0,6 dne. Kfivky svételné a kfivky radialnich rychlosti jsou proti sobé
posunuty o &tvrt periody: maximalni jasnost odpovida minimalnimu poloméru a maximalni tep-
loté. VSe je to dlsledek pulzaci, jez byvaji jak radialni, tak neradialni. Pfi¢ina udrzeni pulzaci
se podafila najit teprve nedavno — podobné jako u cefeid i vtéchto hvézdach dochazi
k akumulaci prostupujici zafivé energie, jenze zde je touto aktivni vrstvou vrstva neprihledna
v disledku fotoionizace prvkl skupiny Zeleza.

hvézdy typu 6 Cephei
viz cefeidy

hvézdy typu o Ceti
viz miridy

hvézdy typu UV Ceti
viz eruptivni trpaslici

hvézdy typu ZZ Ceti

jsou neradialné pulzujici bili trpaslici nachazejici se na prodlouzeni pasu nestability. Periody
pulzaci €ini 30 s az 25 minut, svételné zmény 0,001 az 0,2 mag. Obvykle pulzuji sou¢asné
v nékolika blizkych periodach. Znamo je zatim jen nékolik kusu.

hvézdy typu R Coronae Borealis

jsou staré veleobfi hvézdy spektralni tfidy F az K s nizkym zastoupenim vodiku v atmosfére,
ale s hojnosti uhliku. Pulzuji s periodou 30 az 100 dni, amplituda pozorovanych zmén 0,1 mag
az 1 mag. Pfes pulzace se prekladaji aperiodicka zeslabeni v rozmezi od 1 do 9 (!) magnitud.
Tato minima jasnosti mohou trvat i celé roky. Enormni pokles jasnosti se vyklada silnou ab-
sorpci svétla grafitovymi zrnicky, ktera zde zkondenzovala z latky vyvrzené hvézdou.

hvézdy typu S Doradus

jsou mimoradné zhavé a zafivé hvézdy hlavni posloupnosti, které jsou pro svou extrémni
hmotnost (nad 50 M) velice nestabilni. Neustale ztraceji svou hmotu jak intenzivnim hvézd-
nym vétrem, tak dalSimi bouflivymi procesy.

hvézdy typu y Doradus

jde o novy typ pulsujicich proménnych hvézd zavedeny vroce 1999. Jedna se o trpasli€i
hvézdy tfidy F, které kmitaji s jednou i péti periodami o délce 0.4 az 3 dny, amplitudy svétel-
nych zmén presahuji 0,1 mag. Pulsace jsou to neradialni, gravitacni méd.

hvézdy typu BY Draconis

jsou chladné hvézdy hlavni posloupnosti (KVe—MVe) se silnou hvézdnou aktivitou. Pozorovany
u nich jsou vice ¢i méné periodické zmény o Casové Skale 0,2 az 120 dni s amplitudou svétel-
nych zmén 0,5 mag. Zmény jejich jasnosti jsou diktovany tempem rotace, na hvézdach jsou
mohutné oblasti s proménnou aktivitou, fotosférické skvrny a obCas erupce — vtom se tyto
hvézdy podobaiji eruptivnim trpaslikam.

hvézdy typu U Geminorum
viz trpasli¢i novy
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hvézdy typu AM Herculis
viz polary

hvézdy typu RR Lyrae

nazyvané téz kratkoperiodické cefeidy, jsou cefeidy populace Il — radialné pulzujici obfi slu-
necnich hmotnosti spektralniho typu A az F, které se béhem svého vyvoje pravé dostaly do
pasu nestability. Periody jsou v intervalu 0,2 az 1,2 dni, amplitudy 0,2 az 2 mag. Proménné
jsou tvary svételnych kfivek a ob¢as i periody. Maximum expanzni rychlosti odpovida maximu
jasnosti. Hvézdy typu RR Lyrae se mohou pouzit jako standardy pfi stanovovani vzdalenosti
hvézdnych soustav, nebot’ vSechny maji zhruba tutéz stfedni absolutni hvézdnou velikost (M,
= 0,7 mag). S vyhodou se tak €ini zejména u kulovych hvézdokup a eliptickych galaxii.

hvézdy typu B Lyrae

zvlastni typ zakrytovych dvojhvézd s deformovanymi, zjevné interagujicimi slozkami — na své-
telnych kfivkach nem(zeme stanovit okamzik zacatku a konce zakrytu, svételné zmény jsou
povlovné. Vzdy pozorujeme sekundarni minimum, periody byvaji vétsi nez 1 den, slozkami
jsou horké hvézdy B, A, amplitudy svételnych zmén nepfesahuji 2 mag. Ponékud sporny, nic-
méné historicky zaslouzily typ proménnych hvézd.

hvézdy typu YY Orionis

jedna se o pravé se formujici hvézdy, vesmés jesté spojené se zarodecnou mlhovinou. Jejich
stafi zfejmé nepresahuje milion let a mohli bychom je povaZovat za extrémné mladé hvézdy
typu T Tauri. Nepravidelné svételné zmény jsou nejspi$§ zplsobeny dopadem okolohvézdného
materialu na povrch hvézdy. Svédci o tom i vyrazné absorpce v dlouhovinnych kfidlech spekt-
ralnich ¢ar.

hvézdy typu FU Orionis

nékdy prezdivané jako fuory, jsou vubec nejmladsi pozorované proménné hvézdy. Jsou ne-
smirné vzacné — kromé hlavni predstavitelky zname dosud méné nez tucet dalSich podobnych
hvézd. Charakteristickym projevem hvézd typu FU Orionis je neotekavany narust jasnosti
hvézdy az o 6 mag. Ve stavu zvySené jasnosti muze hvézda setrvat i nékolik desetileti a pak
se opét navratit do ptivodniho stavu. Mechanismus proménnosti neni jesté uspokojivé nalezen,
podle jedné z teorii je pozorované zjasnéni dusledkem prechodu hroutici se hvézdy z faze
rychlého smrstovani, kdy hvézda neni v hydrostatické rovnovaze do stadia pomalého smrsto-
vani, kdy nitro jiz v rovnovaze je. Na H-R diagramu tato situace odpovida momentu, kdy vyvo-
jova stopa hvézdy pravé zprava protne Hayashiho aru.

hvézdy typu o Scuti

jsou radialné i neradialné pulzujici hvézdy hlavni posloupnosti spektralniho typu A0 — F5. Po-
zorované amplitudy jsou od 0,003 mag do 0,9 mag, periody 0,01-0,2 dne. Tvar svételné kfivky
i amplituda se s Casem obvykle silné méni. Je to dusledek skute¢nosti, Ze se zde vedle sebe
uplatiiuje hned nékolik pulza¢nich period, hvézda pulzuje sou€asné v nékolika modech. Vzhle-
dem k tomu, Ze tyto periody se od sebe zpravidla pfili§ neliSi, mizeme ve svételné kfivce po-
zorovat razy, obdobi zvy$ené amplitudy, nékdy mohou svételné zmény na ¢as vymizet.

hvézdy typu T Tauri

jsou mladé, pomérné rychle rotujici, a tudiz aktivni hvézdy ve stadiu pozvolného gravitacniho
smrstovani, jez pfedchazi jejich vstupu na hlavni posloupnost. Obvykle proto v jejich soused-
stvi nachazime zbytky zarode¢né milhoviny. Vyskytuji se prednostné v tzv. T-asociacich a
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v mladych otevienych hvézdokupach, jejich hmotnost je stfedni, lezi v intervalu 0,3 Mg az
3 Mg. Spektralni Cary (obCas i emisni) jasné svédCi o rychlych pohybech v atmosfére, o silne
chromosférické aktivité. V okoli hvézd je plynoprachova latka vypuzena z formujicich se hvézd
v dlisledku mohutné hvézdné vichfice (10_7 Mg/rok). Svételné zmény jsou nepravidelné, chao-
tické, amplitudy €ini 1 — 4 mag.

hvézdy typu RV Tauri

jsou radialné pulzujici veleobfi, jejichZz spekira se v cyklu proménnosti vyrazné méni —
v maximu jde o hvézdy spektralni tfidy F—G, v minimu K—M. Periody ¢ini 30 — 150 dni, ampli-
tudy 3 — 4 mag. Ve svételnych kfivkach vedle hlavnich minim jasnosti pozorujeme i minima se-
kundarni, pficemz poméry jejich hloubek se s Casem méni, mohou se prevratit. Hvézdy silné
zafi v infraterveném oboru, kde se projevuje zafeni prachové obalky vymetené z hvézdy pul-
zacemi. Emisni ¢ary svédci o pfitomnosti rozsahlé atmosféry.

hvézdy typu W Ursae Majoris

jsou zakrytové dvojhvézdy, jejichz slozky tvofi takfka kontaktni systém hvézd se spole¢nou fo-
tosférou. Prabéh svételné kfivky je dokonale hladky, primarni a sekundarni minima jsou zhruba
stejné hluboka, a to i navzdory tomu, ze hvézdy maiji riznou hmotnost. Periody jsou obvykle
kratSi nez jeden den, amplitudy mensi nez 0,8 mag. Slozkami dvojhvézdy jsou trpasli¢i hvézdy
typu F az G.

hvézdy typu W Virginis

jsou radialné pulzujici obfi staré diskové a sférické slozky Galaxie (populace Il). Perioda jejich
pulzaci je 1 az 50 dni, amplituda od 0,2 do 2 mag. Je u nich rovnéz pozorovana obdoba zavis-
losti: perioda-zarfivy vykon, ktera plati u cefeid, jen s tim rozdilem, ze pro tutéz periodu jsou
hvézdy W Virginis o 0,7 az 2 mag slabsi. Nastésti je mozné proménné typu W Virginis od kla-
sickych cefeid rozliSit podle tvaru svételné kFivky.

kratkoperiodické cefeidy
Castéji hvézdy typu RR Lyrae

miridy

nebo téz dlouhoperiodické proménné hvézdy nebo téz hvézdy typu o Ceti jsou chladné hvézdy
sluneéni hmotnosti asymptotické vétve obru s rozsahlou atmosférou, v niz jsou hlavnim zdrojem
nepruhlednosti zejména molekuly TiO. V maximu jasnosti spektralni pasy TiO mizi, objevuji se
emisni ¢ary vodiku a ionizovaného vapniku, zcela neodpovidajici pozdnimu spektralnimu typu.
Dlvodem jsou drastické zmény v atmosfére hvézdy zpusobené prliichodem mohutné razové vi-
ny, ktera povstala v nitru a pravé se prodrala az na povrch. Pulzace hvézd jsou az sekundarnim
efektem a na zmény jasnosti hvézd maji jen okrajovy vliv. Amplitudy svételnych zmén v optickém
oboru jsou veliké: 2,5 az 11 mag, v modré a UV byvaji jeSté vétsi, v infraterveném oboru vSak
neprevysuji 2,5 mag. Periodicita je dobfe vyjadifena — 80 az 1100 dni, kolem hvézd se ¢asto po-
zoruji rtizné vyvinuté okolohvézdné plynoprachové obalky.

novam podobné hvézdy

jsou eruptivni proménné hvézdy, které se priGbéhem zmén jasnosti a spektra kvalitativné
velmi podobaji novam, ovdem amplitudy vzplanuti jsou az o 4 mag mensi, ¢asova odlehlost
jednotlivych vzplanuti je pak fadové kratsi — jedna se mésice ¢i roky. Jde tu zifejmé o tésné
dvojice chladné obfi hvézdy typu M a horké hvézdy typu B obklopené spoleénym obalem.
Zvlastnim podtypem novam podobnych hvézd jsou tzv. polary neboli hvézdy typu AM Her-
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culis. K novam podobnym hvézdam fadime téz symbiotické hvézdy, hvézdy typu R Coronae
Borealis a trpasli¢i novy.

novy

jsou tésné dvojhvézdy s obéznymi periodami 0,05 az 230 dni, sestavajici z bilého trpaslika a
chladné normaini slozky, kterou mize byt hvézda hlavni posloupnosti, podobr nebo i obr.
V klidové fazi jsou svételné zmény malé. Z normalni slozky pretéka latka na povrch bilého tr-
paslika. S tim jak se zvySuje hmotnost degenerované hvézdy, klesa jeji polomér a na ucet
uvolnéné potencialni energie vzrusta teplota. Na spodni ¢asti obalky nakonec naroste nato-
lik, Ze se zde vzniti prekotna termonuklearni rekce CNO cyklu. V disledku naraz uvolnéné
energie se oddéli obalka, ktera expanduje do prostoru rychlosti nékolika set km/s. Projevi se
to prudkym narlGstem jasnosti béhem dne az nékolika dni, amplituda svételné zmény
dosahuje 7 az 19 mag. Pak nasleduje pokles do plvodniho stavu trvajici mésice i roky.
Vzplanuti se opakuji, pfiemz interval mezi jednotlivymi vzplanutimi mnohonasobné
pfekraCuje délku lidského Zivota.

polary

aneb hvézdy typu AM Herculis patfi mezi tzv. novam podobné hvézdy, u nichZz se pozoruje ve-
lice silna polarizace zareni. Ta svédc&i o tom, Ze toto zafeni vznika za pfitomnosti velice silného
magnetického pole.

polopravidelné proménné hvézdy
viz hvézdy typu SR

pulzary

jsou rychle rotujici neutronové hvézdy, které zafi v radiovém, nékdy téz i v optickém a kratko-
vinném oboru spektra. Vyzarfovani z hvézd je koncentrovano do uzkého kuzele, jehoz geomet-
rie je Uzce svazana s geometrii magnetického pole neutronové hvézdy a mechanismem vzniku
tohoto zareni — vesmés jde o netepelné synchrotronové zareni. Perioda rotace je od 0,001 s
do 4 s, svételné amplitudy 0,8 mag.

roAp hvézdy

jsou podtypem proménnych hvézd typu o’ Canum Venaticorum. Jsou to neradialné pulzujici
magnetické hvézdy, u nichZ osu pulzaci neuruje rotaéni osa, ale osa magnetického dipélu.
Pulzace o periodé fadové 0,01 dne a amplitudé fadové 0,01 mag se pfekladaji pfes rotani
zmény jasnosti. Tomuto typu proménnosti, ktery je kombinaci rotace a pulzace fizené magne-
tickym polem, se fika magneticky pulzator.

skvrniti psi
viz hvézdy typu RS Canum Venaticorum

supernovy

souhrnny nazev pro hvézdy, které béhem nékolika desitek hodin o0 mnoho fadi zvysi svou jas-
nost a pak mésice pozvolna pohasinaji. VSem supernovam je spole¢né to, ze pfi€ina vybuchu
supernovy souvisi s déji probihajicimi v centralnich ¢astech hvézdy. Vybuch ma natolik de-
struktivni povahu, Ze se dalSi vzhled hvézdy diametralné méni, hvézda muze ve své hvézdné
kariéfe zazit pouze jediny takovy vybuch. V sou€asnosti rozliSujeme nékolik typu supernov,
které se od sebe li§i pribéhem vzplanuti, spektroskopickymi charakteristikami, odliSné jsou i
pFiciny jejich vzplanuti.
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supernovy typu la

jsou supernovy, které dosahuji absolutni hvézdné velikosti az —19,6 mag. Navic se vyznacuiji
tim, Ze jejich svételné kfivky jsou prakticky identické, coz je povysSuje do role tzv. standardnich
svicek, objektl, pomoci nichZ Ize pomérovat vzdalenosti vzdalenych hvézdnych soustav.
VSeobecné se soudi, Ze supernovy typu la vznikaji v disledku jaderné detonace vzniklé zapa-
lenim termonuklearnich reakci v elektronové degenerovaném uhliko—kyslikovém bilém trpasli-
ku. Bezprostiedni pfiCinou vzplanuti je prekroCeni hmotnosti bilého trpaslika nad 1,3 Mg,
k némuz dochazi pfi pozvolném prenosu latky z druhé slozky tésné dvojhvézdy. Po zazehnuti
reakci, jesté dfive nez dojde k sejmuti elektronové degenerace, se staci vice nez polovina uh-
liku a kysliku z bilého trpaslika zménit na Zelezo. Nasledny vybuch uhasi reakce a veSkery ma-
terial je rozhozen do prostoru rychlosti az 10* km/s. Tento pohled na véc dobfe souhlasi se
vzhledem spektra v némz prevladaji t&€zsi prvky.

Podobné jako u supernov jinych typu je svételny vykon supernov typu la po maximu lesku ur-

¢en tempem radioaktivniho rozpadu nestabilnich izotopl téZSich prvkd.

supernovy typulb alc

jsou mezi jasnéjsi supernovy typu | fazeny z toho divodu, Ze se v jejich spektru nenachazeji
¢ary vodiku. Na rozdil od supernov typu la u nich neni pozorovatelna ¢ara Si ll na 615 nm. Typ
Ic je zvlastni tim, Ze se v jeho spekirech kromé vodiku nenajdou téz Cary helia. Supernovy typu
Ib a Ic jsou vSeobecné o 1,5 az 2 magnitudy slabsi nez supernovy typu la, takze se podobaiji
spiSe supernovam typu Il. Navic se zda, ze i pficiny jejich vzplanuti jsou v mnohém shodné
s pfiCinami explozi supernov typu Il. Podobné jako tyto supernovy nachazime supernovy Ib a
Ic vyhradné ve spiralnich ¢&i nepravidelnych galaxiich, pfednostné pobliz mist, kde
v soucasnosti vznikaji nové hvézdy. Jde tedy o hmotné hvézdy, které ve svém jaderném vyvoiji
dojdou az do zelezného konce, po némz nasleduje gravitacni kolaps jadra.

Soudi se, ze vzplanuti supernovy typu Ib, a zfejmé i typu Ic, je vysledkem slozitého vyvoje tés-
nych dvojhvézd s hmotnymi slozkami.

supernovy typu Il

jsou vysledkem vyvoje mimofadné hmotnych hvézd, v nichz se béhem jaderné evoluce vytvofi-
lo dostate¢né hmotné elektronové degenerované jadro sloZené predevsSim ze Zeleza. Kdyz
hmotnost jadra prekroc€i kritickou hmotnost zhrouti se v neutronovou hvézdu. Potencialni ener-
gii takto uvoln&nou sebou odnaseji neutrina. Cast neutrin se zachyti v okolni latce a silné ji tak
zahfeje. Vznikne tak mohutna razova vina, ktera se velkou rychlosti Sifi hvézdou smérem na
povrch. Ma sdostatek energie, aby celou hvézdu rozmetala do prostoru. Na vodik bohaty obal
hvézdy je pak v podobé rychle se rozpinajici mlhoviny navracen do okolniho prostoru.

V maximu svého lesku dosahuji supernovy typu Il asi —18. bolometrické velikosti. Vrchol je na-
sledovan postupnym poklesem, zhruba o 6 az 8 magnitud za rok. Pfi kolapsu a nasledném
prichodu razové viny hvézdou vznika mnozstvi prvkd nejriznéjSich atomovych ¢&isel, vznikaji i
radioaktivni izotopy, jejichz pozvolny radioaktivni rozpad je dodatenym zdrojem energie su-
pernovy v dobé poklesu jeji jasnosti.

Po vzplanuti supernov typu Il bychom na misté hvézdy méli najit jeji zhrouceny zbytek — rychle
rotujici neutronovou hvézdu projevujici se jako pulzar.

symbiotické hvézdy

nazyvané téz hvézdy typu Z Andromedae jsou tésné dvojhvézdy sestavajici z horké slozky a
chladné hvézdy, které jsou obklopeny spole€nou obalkou buzenou k zareni paprsky horké
hvézdy. Méni se nepravidelné az o 4 mag, ¢asové skaly jsou stovky dni.
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trpasli¢i novy

nebo téz hvézdy typu U Geminorum nebo hvézdy typu SS Cygni jsou interagujici tésné dvoj-
hvézdy sloZzené z bilého trpaslika obklopeného akre¢nim diskem s horkou skvrnou, ktera vzni-
ka v misté stfetu materialu vytékajiciho z podobra ¢i trpaslika tfidy K, M vyplfujiciho svij Ro-
chelv lalok. Obézné periody jsou 0,05 az 0,5 dne. V klidném stavu jsou pozorovany nevelké,
ale rychlé fluktuace svétla — tzv. mihotani (flickering) vznikajici fluktuacemi teploty horké skvr-
ny. Systému se obc&as v pribéhu jednoho az dvou dnu zjasni o 2 az 6 mag, po nékolika dnech
az tydnech zeslabne na puvodni hodnotu. Tato vzplanuti se polopravidelné opakuji
v intervalech 10 az 1000 dni, pfi€emz ¢im delSi je mezera mezi vzplanutimi, tim je amplituda
zjasnéni vétsi. Pri¢inou nejspiSe bude nestabilita v akre¢nim disku — turbulentni tfeni. Obc¢as
Ize pozorovat i klasické zakryty, Ci zakryty horké skvrny, ktera byva v klidnych fazich hlavnim
zdrojem svétla v soustavé.
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Ulohy, problémy

1. Serfadte podle proménarské abecedy hvézdy s timto pismennym, &i Ciselnym oznade-
nim: A, AA, AB, BA, QQ, QZ, R, RS, ZZ,V 249, V 378.

2. a) Dokazte, Ze jsou-li relativni zmény jasnosti Aj/j dostatecné malé, Ize je a odpovidajici
zménu hvézdné velikosti v magnitudach Am zapsat: -1,086 Aj/j = Am. b) Pfi jakém rozdilu
hvézdnych velikosti dostoupi chyba aproximace 1 %?

[(a) loge/0,4 = 1,086, (b) 0,021 mag ]

3. Kolem Slunce prolétava prostorovou rychlosti 300 km/s rotujici proménna hvézda, jejiz
doba otoCky 2,45002 dne se dlouhodobé& neméni. a) Popiste, jak asi se bude ménit délka
pozorované periody. Vypocitejte jeji hodnotu b) dlouhou dobu pfed nejvétSim pfiblize-
nim, c) v dobé nejvétsiho pfiblizeni, d) dlouho po nejvétsim priblizeni. Pfedpokladejte, ze
pohyb proménné hvézdy vzhledem ke Slunci je rovhomérny a pfimocary.

[(b) 2,45247 d, (c) 2,45002 d, (d) 2,44757 d]

4. U hvézdy CQ UMa byla plvodné nalezena perioda svételnych zmén o délce 1,68186
dne. Pozdéji se ukazalo, Zze spravna je konjugovana perioda. Vypoctéte pomoci Tanne-
rova vztahu délku této periody. Jak byste vedli pozorovani, abyste si ovéfili, ktera
z téchto period je realna a ktera fiktivni.

[2,45003 d]

5. V O-C diagramu algolidy Ize vysledovat viceméné parabolicky narust (O-C) na eposSe E.
Jak byste tento chod interpretovali. Jak Ize tento pribéh vysvétlit?

[Je to dUsledek vzristu fotometrické periody. Ta muze odrazet jak skute¢ny na-
rust orbitalni periody, tak i skuteénost, Ze zminéna algolida se od nas vzdaluje
v disledku gravitaéniho puUsobeni tfeti slozky. Budeme-li pozorovat dostate¢né
dlouho, pak by zmény O-C mély mit cyklicky charakter s periodou vzajemného
obéhu soustavy algolidy kolem spolecného tézisté s treti slozkou.]

6. Algolidy jsou zakrytové dvojhvézdy, jejichZz jasnost se mezi zakryty prakticky neméni.
Vysvétlete, jak je mozné, Ze se mezi algolidy pocitaji i takové soustavy, kde jedna ze
slozek vypliiuje Rochelv lalok a jeji tvar se tedy velmi vyrazné odchyluje od koule. Je-li
celkova jasnost soustavy mimo zakryty sou¢tem jasnosti obou slozek, pro€¢ nepozoruje-
me silné zmény v dusledku jeji kapkovitosti?

[Sekundarni slozky takovychto systému pfispivaji k celkové jasnosti soustavy jen
nékolika procenty a relativni zmény jasnosti soustavy dané jejich zménami byva-
ji zanedbatelné.]
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10.

1.

Predstavte si dvé soustavy: oddélenou, sestavajici ze dvou hvézd hlavni posloupnosti, a
polodotykovou, sestavajici z relativné chladnéj$iho podobra vyplfiujiciho sviij Rochelv
lalok a primarni slozky, Zhavé hvézdy hlavni posloupnosti. Ktera ze zakrytovych soustav
bude vykazovat vétsi amplitudu svételnych zmén a pro¢? Jak se vzajemné lisi svételné
kfivky téchto proménnych hvézd?

[V druhém pfipadé pozorujeme pomérné hluboké primarni minimum a nevyrazné

sekundarni, v prvnim pfipadé jsou ob& minima srovnatelné mélka, amplituda
neni vy$si nez 1 mag.]

Jisty eruptivni trpaslik ma v klidu 15. absolutni velikost. BEhem vzplanuti se zjasni o
4,3 magnitudy. O kolik magnitud by se zménila hvézdna velikost Slunce, pokud by na
ném probéhla tataz erupce? Jaka je Sance, Zze bychom podobny narlst zachytili fotomet-
ricky?

[0,0045 mag, velmi mala]

Odhadnéte a porovnejte mezi sebou stfedni hustoty a zakladni periody radialnich pulsaci
a) typické neutronové hvézdy M = 1,3 Mg, R = 14 km, b) typického bilého trpaslika M =
0,56 Mg, R =8 800 km, c) Slunce, d) proménné typu d Sct - M =2,1 Mg, R=17R,, e)
klasické cefeidy M =6 Mg, R =70 Ry, f) typické miridy M =1,1 Mg, R =600 Ry,

[(@) p=2,3-10" kg/m®, P,=2,6 107 s, (b) p=4,0 10° kg/m®, P,=6,1s, (c) p =
1410 kg/m®, P, = 54 min, (d) p = 600 kg/m®, P, = 1,4 hod, () p =2,5 -107 kg/m’,
P,=9dni, (f) p=7,2-10° kg/m®, P, = 530 d.]

Dokazte, Zze minimalni perioda svételnych zmén hvézdy souvisejicich s jeji rotaci P,y
je vzdy vétsi nez maximalni perioda radialnich pulsaci P,. a) Kolikrat?, b) vypoctéte hod-
noty minimalni doby oto€ky pro vSechny pripady hvézd uvedenych v pfedchazejicim pfi-
kladu. Diskutujte.

[(a) P, = L_ tedy asi tfikrat, (b) P,=8 10™ s,P,=20s,P,=3h,P,=4h,

otmin \/G_p

P, =1 mésic, 4,5 roku (!)]

Hubblovym kosmickym dalekohledem byla ve spiralni galaxii M 100 objevena fada ce-
feid. Stfedni hvézdna velikost jedné z nich, C2, je 25,4 mag, pfiéemz perioda pulsaci &ini
pravé 50 dni. Za pouZiti relace mezi periodou a absolutni vizualni hvézdnou velikosti M,
M, =-2,80 log P — 1,43, odhadnéte, s jakym €asovym zpozdénim tuto cefeidu pozoruje-
me. Je nyni C2 jesté cefeidou?

[M,, =-6,2 mag, r = 20,8 Mpc = 68 milionl sv. let, nejspis ne.]
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12. Nékolik mésicu po vzplanuti novy i supernovy se v jejim okoli objevuje svételny prste-
nec, nazyvany svételné echo. Polomér prstence se rovhomérné zvétSuje tempem r*/rok.
a) Jaké je vysvétleni tohoto jevu? b) Jaka je vzdalenost novy &i supernovy v pc? c) Lze
k zméreni vzdalenosti vyuzit i rychlosti rozpinani vlastni obalky novy ¢i supernovy? Co
musime navic je$té znat, a jak tuto veli€inu zjistime?

13. Expandujici obalka supernovy zaéne byt ve svém postupu mezihvézdnym prostorem
ucinné brzdéna v okamziku, kdy zacCne jeji hustota byt srovnatelna s hustotou mezi-
hvézdné latky v okoli, ktera €ini cca 10° atomi na m°. Diskutujte expanzi obalky super-
novy typu | s hmotnosti 1,4 Mg, pfedpokladate-li Ze expanduje soumérné a je slozena
pfevazné z atomd uhliku C,,. Kdy bude mit hustotu srovnatelnou s okolim, jak pfitom
bude velka a kdy této velikosti dosahne. Expanzni rychlost necht je 1000 km/s.

[asi 1 pc, za 1000 let po vybuchu]



8 Fyzika mezihvézdné latky

8.1 Uvod

Prostor mezi hvézdami neni prazdny. Je vyplnén velmi zfedénou mezihvézdnou lat-
kou v riznych podobach. Nachazime zde elementarni ¢astice vSeho druhu, atomy,
molekuly anorganickych i organickych latek, nékdy i velice slozité strukturované pra-
chové Castice. Do mezihvézdné latky by se mély zahrnout i velice rychle putujici ¢as-
tice kosmického zareni a fotony nejrliznéjSich energii. V této podobé latky je sou-
stfedéno cca 10% hmotnosti vSech hvézd v Galaxii.

Spojitou povahu zfejmé ma i hypoteticka skryta hmota (temna) ve vesmiru, ktera nezari ani
nepohlcuje svétlo, takze se o jeji existenci se tak dovidame pouze zprostfedkované podle jejich
Gcinkd na hmotu viditelnou. Hmotnost ukryta v této latce dosud neznamé povahy by mohla az o
fad prevysit hmotnost bézné, tzv. baryonové latky.

Objev mezihvézdné latky
Trebaze mysSlenka latky vypliujici prostor mezi vécmi neni nijak nova (o vSe prostupujicim
éteru (kvintesenci — patém zivlu) hovofi jiz v 5. stoleti pfed n. I. starofecky u¢enec, zakladatel
atomismu Leukippos) trvalo astronomim fadné dlouho, nez si na myslenku mezihvézdné latky
zvykli. Nasly se ovSem i svétlé vyjimky.
Jiz v roce 1823 némecky lékar a astronom HEINRICH WILHELM OLBERS (1758-1840) teoreticky
a po ném vroce 1847 feditel pulkovské observatore, FRIEDRICH GEORG WILHELM STRUVE
(1793-1864) na zakladé statistiky po¢tu hvézd, argumentovali ve prospéch existence pohlico-
vani svétla v prostoru mezi hvézdami. EDWARD CHARLES PICKERING si ve spektru spektrosko-
pické dvojhvézdy Mizaru povSiml Eary, ktera neménila svou rychlost. Pozdéji se ukazalo, Ze
jde o interstelarni ¢aru ionizovaného vapniku Ca ll. V roce 1904 pak na témze misté spektra
hvézdy 6 Orionis nalezl némecky astronom JOHANNES FRANZ HARTMANN (1865-1936) uzkou
nepohyblivou ¢aru mezi Sirokymi ¢arami slozek dvojhvézdy a spravné ji vysvétlil jako disledek
pritomnosti oblaku mezihvézdného vapniku mezi nami a hvézdou.
OvSem jesté napf. HARLOW SHAPLEY (1885-1972) v roce 1919 pfi porovnavani vzdalenosti
riznych objektl mluvi o existenci mezihvézdné extinkce jako o neprokazaném faktu a trvalo
az do konce dvacatych let, nez byla jeji existence pfijata za spolehlivé zjiStény fakt.

Existenci mezihvézdné latky projevujici se extinkci svétla prokazal nade vSi pochyb-
nost teprve vroce 1930 americky astronom S$vycarského pUvodu ROBERT JULIUS
TRUMPLER (1886-1956), ktery tou dobou pracoval na Lickové observatofi. Na zakladé
studia Uhlovych rozmérd a hvézdné velikosti stovky reprezentativniho vzorku otevre-
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nych hvézdokup ukazal, ze tzv. ,fotometrické“ vzdalenosti, uréené z pozorované jas-
nosti soustav, a ,Uhlové” vzdalenosti odhadnuté podle pozorovaného Uhlového pra-
méru hvézdokupy se od sebe systematicky liSi, pficemz hodnota podilu obou vzdale-
nosti roste se vzdalenosti. Jedinym kloudnym vysvétlenim je existence mezihvézdné
extinkce, ktera podle Trimplera zpusobuje zeslabeni svétla studovanych objektu
v priméru o 0,5 magnitudy na 1 kpc.

Vztah mezihvézdné latky a hvézd, rozlozeni v prostoru

Gravitatnim zhroucenim hustéjSich a relativné chladnych oblasti mezihvézdné latky
vznikaji nové hvézdy. Pravé narozené hvézdy bouflivé interaguji se svym mezi-
hvézdnym prostifedim, jejich kratkovinné zareni a hvézdny vitr nezfidka zpUsobi i
rozpad zarodecného molekulového oblaku. Neustalym vznikanim novych hvézdnych
pokoleni se zasoba mezihvézdné latky pozvolna vy&erpava. Cely proces vsak nepo-
stupuje tak rychle, jak by se snad dalo oCekavat, protoze hvézdy samy béhem svého
vyvoje do prostoru riznou cestou vraceji nejméné 50% své pocate¢ni hmoty. Jedna
se predevsim o svrchni vrstvy téchto objektud, které jsou jen minimalné ,znecistény”
jadernym vyvojem, ktery se déje prfedevsim v centralnich oblastech hvézd.

Rozlozeni mezihvézdné latky v prostoru je krajné nerovnomérné. V ramci nasi Ga-
laxie se vétSina této latky soustfeduje v roviné Galaxie, vytvarejic pfitom velice silné
zplostély disk o priméru vice nez cca 25 kpc a tloustce pouhych 250 pc (zplosténi
1:100!). AvSak ani v ramci onoho disku neni rozloZzeni homogenni — vétSinu latky na-
chazime v tzv. spiralnich ramenech Galaxie, a zde v oblacich o rozmérech nékolika
parsek(l. Prdmérna hustota latky v disku obnasi 5 -102' kg/m?, coz odpovida koncen-
traci 10° atomd/m?®. Nejvy$$i hustoty, s nimiZ se setkavame v jadrech ob¥ich moleku-
lovych oblakil je o 5 az 6 rad( vétsi, zatimco v prostoru mezi nimi nachazi cca 10°
atomd/m?.

8.2 Mezihvézdny prach

Ve slozité strukturovanych mikroskopickych ¢asteCkach mezihvézdné latky pevného
skupenstvi zrni¢kach, Cili v tzv. mezihvézdném prachu je obsazeno asi 1% celkové
hmotnosti mezihvézdné latky. Po chemické strance v ném pfevladaji prvky tézS8i nez
helium, které se tu vyskytuji jak v Cisté formé (uhlik), tak ve sloueninach.

Jakkoliv mezihvézdny prach hmotnostné predstavuje jen maly privazek v mezi-
hvézdné latce, jeho role v sou€asném vesmiru je velmi vyznamna - bez jeho pfispéni
by kupfikladu stéZi mohly vznikat nové generace hvézd spolu s jejich planetarnimi
systémy. | kdyz je koncentrace prachovych zrn z pozemského hlediska nepredstavi-
telné mala (i v téch nejzaprasenéjSich ¢astech Galaxie — v globulich — ¢ini primérna
vzdalenost sousednich prachovych &astic desitky metr(), je to téZ pravé mezihvézd-
ny prach, ktery v rozhodujici mife zeslabuje svétlo hvézd a dalSich sviticich objektd,
ktery je pfi€inou tzv. mezihvézdné extinkce.
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Mezihvézdna extinkce

Predpokladejme, Ze v jisttm zorném poli prozkoumavame zavislost logaritmu poctu
hvézd N(m) o hvézdné velikosti m a jasnéjSich v zavislosti na oné zvolené hvézdné
velikosti. Je zfejmé, Ze musi jit o monoténné rostouci funkci, jejiz pribéh bude zavi-
set na rozlozeni hvézd v prostoru. Nejjednoduss$i situace nastane, pokud budou
hvézdy v prostoru rozloZzeny rovhomérné. Lze ukazat, Ze pak bude grafem zavislosti
pfimka o smérnici:

d(IogN):§ N N(m+1)

=10%¢ =3,981.
dm 5 N(m)

Uvedenou zavislost Ize ovéfit na tzv. Wolfové diagramu’), ktery zavislost log(N) na m
zachycuje. V nékterych Castech oblohy, zejména pak v blizkosti pasu MIé¢né drahy
budeme konstatovat znaéné odchylky od predpokladaného idealniho pribéhu dia-
gramu — vSeobecné se ukazuje, Ze slabSich hvézd je méné, nez by se Cekalo.

Dobfe je to patrno i na celkovém poctu hvézd na obloze. Ze statistiky vyplyva, Zze hvézd
s vizualni hvézdnou velikosti nad 10 magnitud je 200krat vice nez hvézd do 5. velikosti. Podle
pfedlozeného vztahu by tento pomér mél byt 1000! Jesté drastictéjSi je tento rozdil u fotografické
hvézdné velikosti (zhruba barva B), kde hvézd s hvézdnou velikosti nad 10 magnitud je 175krat
vice nez hvézd do 5. velikosti.

Vysvétleni spociva v tom, Zze prostor mezi hvézdami neni Uplné pruzraény, Ze se
v ném nachazi latka, ktera prochazejici svétlo ucinné zeslabuje — dochazi zde k tzv.
mezihvézdné extinkci. Pfedpokladejme, Ze studujeme extinkci svétla o plvodni hus-
toté zafivého toku vstupujiciho do prostredi, v némz jsou rovhomérné rozptyleny cas-
tice s koncentraci N o u€inném prifezu o. Necht zafeni o puvodni hustoté toku /Iy
vstoupi do prostfedi a urazi zde malou drahu ds. Sou€in (nods) je bezrozmérna ve-
li¢ina, ktera vyjadfuje jaka Cast prostupujiciho zareni je na draze ds ,odstinéna“ ¢as-
ticemi (pohlcena nebo odchylena z pavodniho sméru — tj. ,rozptylena®). Odstinénim,
neboli zeslabeni Ci extinkci ubude z prochazejiciho toku / jista mala ¢ast d!:

di=-1(nods) — dli=-nods=-dr

kde dr je pfirtstek tzv. optické tloustky prostfedi. Vyraz vpravo je jednoduchou dife-
rencialni rovnici, kterou miizeme vyresit tak, Ze obé jeji strany zintegrujeme:

Iiﬁz—ﬁnads:r > I=he”.
0;

- 0

In

OB D

T je tzv. opticka tloustka. Je-li 7 < 1, hovofime o tom, Ze vrstva je opticky tenka, u
7> 1 mluvime o vrstveé opticky tlusté. V pfipadé, ze se v ramci sledované vrstvy ma-
terialu extink¢ni vlastnosti prachovych ¢astic neméni, pak lze ve vyrazu pro optickou
tloustku ucinny prafez vytknout pred integral a psat:

') Diagram pojmenovan po zakladateli a fediteli Konigstuhl Observatorium v Heidelbergu
MAXMILIANU WOLFoVI (1862-1932), ktery jej jako prvni pouzil k prdzkumu vlastnosti oblakii mezi-
hvézdné latky.
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S
r=o0fjnds= o Ny,
0
kde Ny je celkovy poéet prachovych &astic obsaZenych ve sloupci o zakladné 1 m? a
vySce s orientovaném ve sméru pozorovani. V pfipadé, Ze je rozlozeni prachovych
Castic podél zorného paprsku viceméné homogenni, pak Ize pfed integral vytknout i
koncentraci prachovych ¢astic:
S
T=onfds=(on)s,
0
z Cehoz plyne, Ze opticka hloubka v tomto homogennim pfibliZzeni je pfimo umérna
délce sloupce, tedy vzdalenosti pozorovaného zdroje.
Extinkci svétla Ize ov§em téz popsat i prirGstkem hvézdné velikosti A vyjadfenym
v magnitudach. K tomu pouzijeme Pogsonovy rovnice:

A =25 log(l/l) mag = 2,5 log(e” ") mag = (2,5 log e) rmag = 1,086 7 mag.

Extinkce je tedy pfimo umérna optické tloustce, pfi orientacnich uvahach dokonce
muzeme brat, Ze obé veli€iny jsou si Ciselné rovny.

Kromé& extinkce ma na pozorovanou hvézdnou velikost hvézdy m o absolutni
hvézdné velikosti M v urcitém barvé (spektralnim oboru) vliv téZ vzdalenost hvézdy r.
Vztah zahrnuijici i extinkci v pfislusném oboru A pak ma tvar:

m=M+5logr-5+A.

Uz prvni pozorovani mezihvézdné extinkce ukazala, Ze jeji velikost vyrazné zavisi na
vinové délce A, v niz ji sledujeme. Z hlediska mikroskopického to znamena, Ze ucinny
prufez prachovych ¢astic o(A) neni totozny s jejich geometrickym prifezem S, nebot
ten je jisté na vinové délce nezavisly. ZjednoduSené Ize pak pro urcity typ Castic
predpokladat, Ze jejich ucinné prarezy lze vyjadfit ve tvaru:

o(4) = f(4) S,

kde funkce f(1) zavisi na mechanismu extinkce, ktery se u tohoto typu ¢astic uplatriuje.

Ukazuje se, Ze:

a) pokud jsou rozptylujici ¢astice mnohem menSi nez vinova délka (velikosti jsou
srovnatelné tfeba s elektrony), pak zpUsobuje extinkci Cisty Thompsondiv roz-
ptyl, jehoz velikost nezavisi na vinové délce. Funkce f(A) je pak konstanta.

b) jsou-li rozptylujicimi centry shluky molekul o velikosti srovnatelné s vinovou
délkou prostupujiciho zafeni, pak jde o tzv. Rayleightv rozptyl, a funkce f(4)
jehoz Gc¢innost je nepfimo Umérna 4. mocniné vinové délky. Tento rozptyl mize
za modrou barvu bezmra&né pozemské oblohy. Funkce f(1) = a 4*.

c) nicméné laboratorné i teoreticky bylo zjisténo, ze pro Castice o rozmérech me-
zihvézdného prachu (100 nm aZz 1um) je ve viditelném oboru spektra ucinny
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prufez nepfimo Umeérny prevracené hodnoté vinové délky rozptylovaného svét-
la; funkce (1) =a 1.
Rozptyl tohoto typu, ktery nastava na viceméné kulovych dielektrickych ¢astic teoreticky po-
psal a jako prvni publikoval GUSTAV MIE v roce 1908, proto se mu téz fika Mietv rozptyl. Vy-
plyva z néj mj. i to, Ze velikost extinkce ve vinové délce A bude nepfimo umérna této vinové
délce, Cili:
AQQ) ~ A7,

Uvedeny zakon prekvapivé souhlasi s pozorovanim mezihvézdné extinkce. Vysvétlu-

je mj. i dlouho znamy efekt tzv. mezihvézdného zéervenani svétla hvézd.

Mezihvézdna extinkce citelnéji postihuje kratkovinnou oblast elektromagnetického spektra
hvézdy. Zeslabenim modré Casti spektra se relativné zvyrazni jeho ¢erveny konec — barevné in-
dexy se zvétSuji. SpiSe nez o mezihvézdném zcervenani bychom tu tedy méli mluvit o ,mezi-
hvézdném odmodrani“. Druhou stranou mince je pak namodrala barva prasnych milhovin, které
zari rozptylenym svétlem hvézd.

Pokud je nam mezihvézdna extinkce na obtiz, coz byva tehdy, sledujeme-li néjaké objekty
v silné zapraSenych ¢astech Galaxie, je provadét sva méfeni v dlouhovinné oblasti spektra. CCD
technika s maximem citlivosti v infraterveném oboru nas nabada k témuz.

RozlozZeni energie ve spektru hvézd i jinych objektl nejcastéji studujeme pomoci
tzv. barevnych indexu, coz jsou rozdily hvézdnych velikosti jednotlivych objektl pofi-
zenych v riznych spektralnich oborech (barvach), charakterizovanych jistou efektivni
vinovou délkou A. Z pfedchoziho vykladu vyplyva, Ze barevné indexy Cl nutné museji
byt existenci mezihvézdné extinkce ovlivnény. Dosadime-li do vztahu pro C/

Cl = m(A) = M(A) = [M(A1) + 5 log r— 5 + A()]  [M(4) + 5 log r— 5 + A(4)] =
= [M(A1) — M(A2)] + [A(A1) — A(42)] = Clo + E(41,42),

vidime, Ze k ,nez€ervenalému® barevnému indexu Cly objektu se jesté pfiCita Clen
E(14,42), nazyvany barevny exces. Barevny exces hvézdy mizeme zjistit tak, Zze od
pozorovaného barevného indexu odeéteme predpokladany barevny index, ktery mu-
Zeme odvodit napfiklad ze vzhledu spektra.

Dokazte, Ze je-li extinkce nepfimo Umérna vinové délce, pak uz mizeme z barev-
ného excesu zpétné stanovit hodnoty extinkce v obou barvach. Definujeme pomeér
mezi extinkci a barevnym excesem R(44,4,) ve tvaru:

Ad) _ A
E(& ’/12) 11 _ﬂz

R(/11,/12) =

Dosadime-li do vztahu efektivni vinové délky barev B a V, jde-li nam tedy o nejuZiva-
néjSi barevny index (B-V), dojdeme k hodnoté 4,0. Realna méfeni vSak ukazuji, Ze
tento pomér je v priméru o néco mensi, &ini R(B-V) = 3,2+0,3.%2) Odhadneme-li nyni
hodnotu barevného excesu E(B-V), mizeme pomoci R opravit nase data o extinkci.

Radu dal§ich moZnosti nam skyta vicebarevna fotometrie — tfeba standardni fotometrie UBYV,
kde je mozno barevny exces odecist pfimo z ,trojbarevného” diagramu (U-B) vs. (B-V). Dale, pro-
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toze vime, ze pomér E(U-B)/E(B-V) je 0,72, |Ize zavést specialni veli¢inu s povahou barevného
indexu Q, ktera je na mezihvézdném z&ervenani nezavisla: Q = (U-B) — 0,72 (B-V). Velmi vyhod-
ny je tento tzv. barevny faktor pfi studiu hvézd ranych spektralnich typu.

V ultrafialovém a infraCerveném oboru je zavislost extinkce na vinové délce poné-
kud komplikovanéjsi, zvlast charakteristické zde je strmé lokalni maximum okolo vl-
nové délky 218 nm. Pribéh zavislosti tak mnohé vypovida o materidlovych viastnos-
tech mezihvézdného prachu.

Mezihvézdny prach

Maximum extinkce u 218 nm naznacuje, ze vyznamnou sloZku zrni¢ek mezihvézdného prachu
bude predstavovat grafit. Jakkoli je zatim zahadné, jakymi procesy se uhlik usporadal do relativ-
né pfisné grafitové struktury, vyskyt ,grafitové rezonance“ u 218 nm nikoho nenechava na pochy-
bach, ze pravé grafit musi byt v télu zrnicek mezihvézdného prachu obsazen.

Existence temnych absorpci v blizké infralervené oblasti na druhé strané poukazuje na to, ze
mezihvézdny prach musi jesté obsahovat i krystalky kiemicitan(. Emisni pasy v infracervené ob-
lasti jsou pak pfipisovany nejcastéji plochym molekulam s organickym benzenovym jadrem zna-
mych jako polycyklické aromatické uhlovodiky (PAH). Vodni led zfejmé neni povinnou soucasti
prachovych ¢astic — nachazime jej jen v prachové sloZzce mimorfadné hustych molekulovych obla-
kl, kde je tento led chranén pred destruktivnimi vlivy zvendéi.

Dalsim dullezitym faktem je skute¢nost, ze svétlo prochazejici mezihvézdnymi prasnymi obla-
ky je mirné polarizované (par procent — zavisi to vinové délce). To jasné ukazuje, ze CasteCky
prachu nejsou pfisné sférickymi utvary. V prostoru jsou usporadany tak, Ze jejich delSi osa svira
pravy Uhel se silokfivkami slabého magnetického pole (cca 107" tesl), které prostupuje celou
Galaxii.

| kdyz mnoha detaillim sloZeni zrn mezihvézdného prachu dosud nerozumime,
zda se, ze mame silné argumenty pro to, Zze prachové Castice jsou slozeny zejména
ze silikatt, amorfniho uhliku, v mensi mife v nich nachazime polycyklické uhlovodiky,
grafit a vodni led.

Mezihvézdny prach nejspiS nevznikd samovolnou kondenzaci atoml ve volném
kosmickém prostoru. Latka je zde totiZ pfilis Fidce rozptylena a plastické (nepruzné)
srazky, po nichz by atomy zustaly pospolu, jsou pfili§ vzacné. Pfihodné podminky
pro rust zrn jsou v atmosférach chladnych obfich hvézd spektralnich typd M, a ze-
jména pak uhlikovych hvézd typu C. Zde se mohou kondenzovat pary uhliky do po-
doby zrni¢ek amorfniho uhliku, ktery je pak tlakem zafeni vymetan z atmosféry do
okolniho prostoru. DalSim moznym zdrojem mezihvézdného prachu jsou vybuchy
supernov vsech typu.

Oblaky prachu

Existuje fada dukazl, Zze mezihvézdnych prach neni v prostoru rozlozen rovhomérné,
ale ze vytvari i jisté shluky, které pracovné nazveme oblaky prachu. Jedna se vSak
spiSe o oblaky mezihvézdné latky s vysokym zastoupenim prachu. Ty se projevu;ji
predevsim extinkci svétla vzdalenéjSich objektl, ve vyjimeénych pfipadech v§ak mo-

2) Tato hodnota dosti citlivé zalezi na sméru, v némz mérfeni extinkce provadime, nékde koefici-
ent R dosahuje az 5!
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hou i samy zafit rozptylenym svétlem pochazejicim z jasnych hvézd, které tyto tzv.
reflekéni mlhoviny osvétluji. Spektrum reflexnich mlhovin je v zasadé shodné se
spektrem budicich hvézd jen stim rozdilem, ze Iépe je rozptylovana kratkovinna
slozka jejich zareni.

Prasné oblaky se nachazeji takfka vyhradné v roviné Galaxie, v niz ovéem leZi i
Slunce. Extinkce plsobena bliz§imi oblaky komplikuje prizkum vzdaleng&jSich obla-
kd. Z pozorovani prasnych oblak( v jinych spiralnich galaxiich ukazuji, Ze se tyto ob-
laky velice vyrazné koncentruji v blizkosti spiralnich ramen, zejména na vnitfni strané
téch nejvyvinutéjsSich ramen.

Nejlépe prozkoumané prasné oblaky, s nimiz mame tu Cest v blizkosti Slunce, ma-
ji hmotnosti nékolika stovek Slunci a rozméry v rozmezi od téch nejvétSich o primé-
ru 200 svételnych let po drobné ,karky“ o priméru zlomkul svételného roku.

Pravé ty nejmensi prasné oblaky byvaji téZ nejhustéjsi, coz je zfejmé disledkem jejich vyvoje
— s tim jak prachovy komplex kontrahuje stava se hustéj$im a méné prihlednym. Nesmirné malé
prachové mraky jsou nazyvany Bokovy globule3), jedna se o kompaktni, takika neprihledné ob-
jekty o typickém priméru 1 pc a hmotnostech od 1 do 1000 Slunci. Nedavné vyzkumy prokazaly,
ze v uvnitf globuli se nachazeji pravé narozené hvézdy.

Uplné&jsi informaci o rozloZeni prachu v Galaxii nAm poskytuji infradervena pozo-
rovani. Zatimco optické pfistroje jsou schopny odhalit prach jen tehdy, kdyzZ stini
vzdalenéjSi objekty nebo kdyz je osvétlen blizkymi hvézdami, infraCervené daleko-
hledy jsou schopny registrovat vlastni dlouhovinné zareni, které prach (o teploté né-
kdy jen nékolika kelvind) sam vyzafuje. Je tfeba uvazit, ze mezihvézdny prach
v Galaxii pohlti celkem asi 30% zafivého vykonu Galaxie, aby jej pak znovu vyzafril
v dlouhovIné&jSim oboru spektra.

Kompletni piehled oblohy v infraerveném oboru poprvé provedla v osmdesatych
letech povéstna druzice IRAS (Infrared Astronomical Satellite), ktera odhalila velké
mnozstvi hustych prachovych oblak( v pasu MIééné drahy.

Husté prachové oblaky ale mohou byt studovany i jinak — mnozstvi téchto objektl obsahuje
nezanedbatelné mnozstvi molekul, jez jsou schopny vysilat radiové zareni na takové vinové dél-
ce a v takové intenzité, Zze je mizeme i na Zemi pfijimat a analyzovat. V prasnych mracich tak by-
lo objeveno na 50 rliznych molekul véetné oxidu uhelnatého, formaldehydu a nejriznéjsich radi-
kala.

8.3 Mezihvézdny plyn

Pokud chapeme mezihvézdnou latku v uzSim slova smyslu, tj. nezapocitavame do ni
skrytou latku, pak v ni co do hmotnosti zcela jasné prevlada jeji plynna, tj. atomarni,
pfipadné molekularni slozka. Chemické slozeni mezihvézdného plynu je obdobné ja-
ko chemické slozeni povrchovych vrstev hvézd: na 1000 atomu vodikl( pfipada 80
atomu helia a 1 tézSi atom. | hmotnostné nejvice zastoupenym prvkem (70%) je vo-
dik, s nimZ se v prostoru mezi hvézdami setkavame jako s neutralnim vodikem (ob-

lasti H ), ionizovanym vodikem (oblasti H Il) i v podobé béZné dvouatomové moleku-

3) Pojmenovany po dansko-americké astronomovi BARTU J. BOoKovI (1906-1983).
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ly (H2), v niz jej nachazime zejména v molekulovych oblacich. DalSim nej¢astéjSim
prvkem je helium, které se ovSem vyskytuje jen atomarni podobé. DalSi prvky se v
prostoru nachazeji rovnéz ve své neutralni a ionizované podobé, nékteré prvky spolu
s jinymi vytvareji molekuly a radikaly.

Z hlediska pozorovatele jsou velmi dulezité optické projevy mezihvézdného plynu,
pomoci nichz mizeme mezihvézdny plyn odhalit a diagnostikovat.

Zareni mezihvézdnych molekul

Pti srazkach jednotlivych atom(i mezi sebou nebo za asistence prachovych &astic?’)
vznikaji v mezihvézdném prostredi i rizné slozité molekuly. Stejné jako v atomech,
tak i v molekulach dochazi k prechodim elektroni mezi jednotlivymi hladinami, coz
je doprovazeno absorpci nebo emisi fotonu zpravidla viditeIného zareni. Kromé toho
ovS§em mohou molekuly rotovat a kmitat podél spojnice atoma. V rotaci i vibraci mo-
lekul jsou zakony kvantové mechaniky povoleny jen urcité stavy, rotacni a vibracni
energie molekul je kvantovana. Pokud je molekula v excitovaném stavu, pak po jis-
tém Case spontanné prechazi do nizSiho energetického stavu za sou€asného vyza-
Feni fotonu o energii odpovidajici rozdilu energii vychoziho a koneéného stavu.’)
Nejmensi kvantum je vyzareno pfi zméné rotacniho stavu molekuly — jde o mikrovin-
né zareni o vinové délce fadové 102 m. Vyssi energii maji fotony vyzarené pfi zméné
vibra€niho stavu — ve spektru je najdeme v blizké infraCervené oblasti. K nabuzeni
molekuly do jiného stavu (vy$s$iho, ale i niz§iho) dochazi v dlisledku nepruznych sra-
zek s jinou molekulou (nejcastéji Hy) nebo atomem (nejCastéji He).

Emise nebo absorpce mezihvézdnych molekul se nejlépe odhaluji v mikrovinné
oblasti spektra. V soucCasnosti jiz byla odhalena vice nez stovka molekul slozenych
z nejCastéji se vyskytujicich prvkl (s vyjimkou neteéného helia) — z vodiku, uhliku,
dusiku, kysliku, siry a kfemiku. Vedle nejvice zastoupené dvouatomové molekuly
vodiku Ha, je nejsilngji zastoupena mimoradné stabilni molekula oxidu uhelnatého
CO, dale voda H,0, formaldehyd H,CO a dalsi.®)

Molekulové oblaky

Mezihvézdné molekuly nejCastéji nachazime v nepruhlednych, relativné hustych a
chladnych molekulovych oblacich (nikoli molekularnich). Molekulové oblaky jsou tvo-
feny pfedevsSim molekularnim vodikem, dale tézZ neutralnim vodikem, heliem a dal-

%) Valna ¢ast molekul vodiku vznikla katalytickym pfispénim prachovych zrn. Ta zrna zde plIni dvé
uziteéné role: a) predstavuji misto, kde mohou ulpét vodikové atomy a vyckat na dalSi, s nimiz by
vytvorily stabilni molekulu, b) slouzi jako podloZzka, ktera je schopna odvést z molekuly pfebytec-
nou energii, ktera se uvolnila poté, co se molekula vytvofila. Tato energie poslouzi k ohfati pra-
chové Castecky a k vypuzeni molekuly z mista jejiho zrodu.

5) Kvantova mechanika povoluje jen urcité typy prechodd, v pripadé rotace a vibrace jsou povole-
ny pfechody jen mezi sousednimi energetickymi hladinami (zména odpovidajicich kvantovych &i-
sel: £1).

6) Pozoruhodné jsou fetézové molekuly H (—-C=C-), CN, kde n =1, 2, 3, 4, 5 z nichz HC4N je
nejvétsi dosud znamou mezihvézdnou molekulou.
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Simi prvky, spojenymi obCas i do dosti slozitych molekul. Nezbytnou slozkou moleku-
lovych mracen jsou zrnicka mezihvézdného prachu, ktera hraji dulezitou roli
v energetice mracen tim, ze stini vnitfni Casti oblaku pfed dezintegrujicim zarenim
pfichazejicim zvnéjSku a prebytecné teplo dokazi ucinné vyzafit do prostoru, €imz
cely oblak dlouhodobé udrzuji na velmi nizké teploté nékolika kelvin(.

Nejvyznamnéjsi slozku molekulovych oblakli — molekularni vodik H, — je velmi obtizné dete-
kovat pfimo, protoZze se neprojevuje zadnymi emisemi ve vizualnim a radiovém oboru spektra.
Jako indikatoru molekulovych oblak( se proto nejcastéji vyuziva zareni jiné, relativné bohaté za-
stoupené molekuly oxidu uhelnatého CO (10 H,); tiebaze se nabizeji i jiné mezihvézdné mole-
kuly jako CH, OH, CS a C3H,. Tyto ,indika¢ni“ molekuly z molekulovych oblakl se v diisledku
nepruznych srazek nabudi do vy$Siho energetického stavu a pak spontanné vyzafi fotony zafeni
v takovych oborech spektra, v nichZ je miZzeme pozorovat mnohem snadnéji nez fotony vyslané
molekularnim vodikem. To se tyka zejména molekuly CO, kterd ma svou nejsilngjsi ¢aru umisté-
nou na skvéle detektovatelné viné 2,6 mm. Pozorovanim zareni téchto indikatorovych molekul Ize
diagnostikovat vné&jsi ¢asti molekulovych oblaku, zejména jejich hustotu a teplotu.

Vice nez polovina mezihvézdné latky v Galaxii je soustfedéna v tzv. obfich mole-
kulovych mra¢nech (GMC - Giant Molecular Clouds). Jsou to slozité strukturované,
gravitané vazané objekty sloZzené z plynu a prachu o celkové hmotnosti od 10° do
10° Mg, s rozmérem cca 160 svételnych let, udrzovane v rovnovazném stavu vniti-
nim pohybem &asti oblaku. V Galaxii existuje asi 2000 téchto obfich molekulovych
oblaku, které vesmés velice dobre sleduji spiralni strukturu soustavy.”)

Typicka vnitfni teplota GMC c¢ini 20 kelvin, koncentrace atom( ¢i molekul je
(1 az 3)-10° &astic na m>. Vnitini stabilitu GMC zajistuji svym pohybem relativné ,hor-
ké“ zhustky latky GMC, nazyvané jadra, s charakteristickym rozmérem 0,2 az 3 svétel-
né roky, T~ 100 az 200 K, n ~ 10" az 10" m™ s hmotnosti 10 aZ 1000 Slunci.

V chladnu a temnu obfich molekulovych kolapsem zvlast hustych €asti mraku
vznikaji nové hvézdy. Jakmile se tyto nové hvézdy osamostatni, zacnou do prostoru
kolem sebe vysilat nejprve infraCervené, ale pak stale kratkovinnéjSi paprsky, které
zacnou okoli molekulového oblaku nahfivat. Nejdfive to zplsobi, Zze se zde presta-
nou tvofit nové hvézdy, pfi vysSi teploté se dojde k hromadné disociaci vétSiny
z pfitomnych molekul. Hvézdna porodnice vezme za své. Jakkoliv by v celém GMC
bylo dostatek latky pro miliony novych hvézd, nestihne se v ném v jednom cyklu vy-
tvofit vice nez feknéme nékolik hvézd.

V disledku zvySené teploty a hvézdného vétru se prach v oblaku vypafi, plynné
slozky odvane hvézdny vitr. Dosud skryté mladé hvézdy vykouknou ze svého pras-
ného ukrytu. Material z GMC zfidne a ohfeje se. Postupné v8ak zacne opét chlad-
nout, aby se z néj za takovych 100 miliont let vytvofil novy obfi molekulovy oblak,
ktery opét porodi nékolik hvézd.

Obfi molekulové oblaky ve srazejicich se galaxiich vS8ak mohou dopadnout Uplné jinak. Pfi
nepruzném stfetu dvou oblakd mize tlak nahle vzriist az na tisicinasobek. Vypocty ukazuji, Ze to
muUze odstartovat famoézni hromadny vznik i nékolika stovek tisic i miliont hvézd. Takto zfejmé

7) Pozorovani GMC na vinové délce zareni molekuly CO pfinasi nejspolehlivéjsi informace o roz-
loZeni téchto oblakl v Galaxii a tim i o jeji spiralni strukture.
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mohou i v dnesSni dobé vznikat i nové kulové hvézdokupy, soustavy, jez pohromadé drzi svou
vlastni gravitaci.

Interstelarni ¢ary

Ve spektrech nékterych hvézd pobliz galaktické roviny byly uz na pocatku 20. stoleti
pozorovany velmi uzké absorpcCni C&ary, které vznikly absorpci zarfeni hvézdy
v mezihvézdném materidlu, ktery se nachazi na spojnici hvézda - pozorovatel.
V nékterych pfipadech mlze byt téchto interstelarnich ¢ar nékolik. Jejich existence
vypovida o tom, Ze absorbuijici plyn se zpravidla nachazi v podobé jednotlivych obla-
kd, které putuji prostorem na svou pést. Z hloubky ¢ar Ize usoudit na linearni pocet
absorbujicich atomu v oblaku, z polohy ¢ary na jeho radialni rychlost vzhledem ke
Slunci.

Ve vizualni ¢asti hvézdnych spekter jiz bylo identifikovano na padesat absorpcnich
¢ar atom(, iontd nebo i molekul (Ca, Ca*, Na, Ti", K, Fe, CN, CH i CH"), které jsou
nepochybné mezihvézdného plavodu.

Vodik se ve vizualni oblasti spektra interstelarnimi ¢arami neprojevuje, ¢ary odpovidajici pre-
chodu ze zakladniho stavu do excitovanych se totiz nachazeji hluboko v ultrafialové oblasti spekt-
ra. Naproti tomu napfiklad sodik nebo vapnik maji mezi zakladni hladinou a vys$Simi hladinami re-

lativné malé energetické rozdily, coz pak podmifiuje skutecnost, Ze tyto atomy jsou schopny
ucinné absorbovat i viditelné svétlo.

Oblasti H I. Zareni vodiku na 0,21 m

V relativné chladnych oblastech H I, Cili v oblastech neutralniho vodiku, s typickou
teplotou cca 80 kelvin(, nachazime atomy vodiku takrka vyluéné v zakladnim stavu.
Za téchto okolnosti jsou opticky zcela neaktivni — nezari ani nepohlcuji zareni, takze
bychom se o jejich existenci nemuseli vibec dovédét. Nastésti vSak, by tento neut-
ralni vodik v dusledku tzv. velejemného rozstépeni zakladni hladiny mél zafrit
v radiové oblasti, a to na frekvenci 1420,4 MHz (vinové délce 0,21105 m).
Predpovéd existence této radiové spektralni ¢ary ucinil v roce 1944 holandsky astronom a ra-
dioastronom, profesor leidenské univerzity, HENDRIK CHRISTOFFEL VAN DE HULST (1918). Pred-
povézené zareni vodiku pak bylo sedm let poté skute¢né objeveno pfi radiovém priizkumu
mezihvézdného plynu.
Neutralni vodik s elektronem v zakladnim stavu ma dvé moznosti vzajemné orienta-
ce spinu jadra (protonu) a elektronu: paralelni (souhlasnou) a antiparalelni (opac-
nou). Stav s paralelnim usporadanim ma energii o 5,87 -10° eV vy$si neZ stav, kde
jsou spiny protonu a elektronu orientovany opacné. Energeticka hladina odpovidajici
stavu, pfi némz jsou spiny obou ¢astic v atomu namifeny do stejného sméru, je me-
tastabilni a elektron na ni setrva nékolik miliona let(!), nez se samovolné (spontanné)
zméni orientace spinu elektronu na opacny a atom pfejde do stavu s minimalni ener-
gii. Pfi tomto pfechodu, ktery se pocita mezi tzv. zakazané pfechody, se vyzafi foton
o energii 5,87 10 eV, coz odpovida kvantu o vinové délce 0,211 metrt ¢i kmitocétu
v =1420,4 MHz.
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Pfi¢inou, proC je v atomu vodiku vazba mezi protonem a elektronem pevnéjsi v pfipadé ne-
souhlasného sméru jejich spind nez v pfipadé opacném, je vzajemna interakce mezi magnetic-
kymi poli elektronu (magneticky moment 9,28 -102* A m?) a protonu (1,41 -10% A m?), jejichz ori-
entace je uréena spinem nabité &astice.?) Pokud si v této situaci elektron a proton predstavime
jako dva nestejné tyCové magnety, pak excitovany stav odpovida situaci, kdy jejich konce se
souhlasnou polaritou jsou namifeny stejnym smérem. | zde je tendence pfejit do stabiln&jdiho
usporadani s opacné orientovanou polaritou.

K excitaci vodikovych atoml do metastabilni hladiny dochazi zpravidla pfi nepruz-
nych srazkach mezi jednotlivymi atomy, fidCeji pak pohlcenim kvanta o vinové délce
0,211 metru. Foton o vinové délce 0,211 m vS8ak muze jesté vyvolat vynuceny pre-
chod z excitované hladiny do zakladni, pfi némz k nému pfibude dalSi foton se stej-
nou fazi a smérem. V tomto pfipadé hovofime o tzv. stimulované emisi, kterou by-
chom mohli formalné popsat jako negativni absorpci (pfi interakci fotonu s atomem
se foton nejen neztrati, ale pfibude).

K tomu, aby atomy zafily v zakazanych Carach je nezbytné, aby se prilis ¢asto ne-
srazely. V opaCném pfipadé totiz dochazi k tomu, ze atom excitovany do metastabil-
niho stavu nestaci samovolné pfejit do zakladniho stavu vyzafenim fotonu, ale je do
do zakladniho stavu srazen prostfednictvim tzv. superpruzné srazky s jinym atomem,
pfi niz zadny foton vyslan neni. Pokud bude doba mezi po sobé nasledujicimi sraz-
kami 7 0 mnoho fadu kratSi nez doba v niz atom setrvava v nabuzeném metastabil-
nim stavu, zareni v zakazanych ¢arach pozorovat nebudeme.

Pokusme se nyni odhadnout stfedni dobu mezi dvéma po sobé nasledujicim srazkami atom
vodiku 7, pfipadné tzv. srazkovou frekvenci fs, ktera je pfevracenou hodnotou ¢asu 7. Pro jedno-
duchost budeme predpokladat, ze v mezihvézdném prostifedi se nachazi pouze neutralni vodik
v zakladnim stavu, ktery se navic chova jako idealni plyn. Ke sraZce dvou vodikovych atom( do-
jde v tom pfipadé, Ze se jejich stfedy vyskytnou ve vzdalenosti mensi nez 2 ag, kde aq je efektivni
polomér neexcitovaného atomu vodiku, oznagovany téZ jako Bohriv polomér. Uginny srazkovy
prifez o pak bude dan ploSnym obsahem kruhu o poloméru 2 ay, €ili:

oc=4ra’=4r7(5292 10" m)>=3,52-102m%

N necht pak je koncentrace téchto Castic v objemové jednotce, pfevracena hodnota koncentrace
1/N pak oznacuje stfedni objem, ktery pfipada na kazdou ¢astici.

Tzv. stfedni volnou drahu Is vodikovych atoml, &ili stfedni drahu, kterou atomy urazi mezi
dvéma po sobé nasledujicimi srazkami, najdeme tak, Ze odpovida délce valce o podstavé o (Cili
0 poloméru 2 ag) a objemu 1/N:

-3

a 0

/ =L:ﬂ:4,76.10—8maekgm 0
s & 0
oN op ¢c P =

Tuto stfedni volnou drahu atom vodiku® urazi za dobu 7 stiedni rychlosti vs, ktera ztotoZnime se
stfedni kvadratickou rychlosti odpovidajici mistni termodynamické teploté T: my vi* = 3 kT —

8) Rozstépeni energetickych hladin v disledku interakce magnetického pole jadra s elektronovym
obalem je pak obecnou pfi¢inou existence velejemné struktury energetickych hladin atomd a mo-
lekul.

%) Pii pedlivéjsich vypoétech, pfi nichz bychom vychazeli z Maxwellova rozloZeni rychlosti astic,
bychom dospéli ke stfedni volné draze V2 kratsi.
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Ze vztahu je patrno, Ze stfedni doba mezi srazkami je nepfimo Umérna soucinu hustoty a od-
mocniny s teploty. Pro standardni situaci v difznich oblacich, kde je teplota 80 kelvin( a hustota

3:10% kg/m® (2:10” atom(i/m®) nachazime stfedni volnou drahu atomu 1,4 -10" m = 10 AU. Pii
cestovni rychlosti cca 1,4 km/s tuto drahu urazi za cca za 35 let.

Jakkoli je doba mezi jednotlivymi srazkami neutralnich atomu vodik( v oblastech
H | typicky o 5 fadu kratSi nez stfedni doba, v niz atom vodiku setrva v nabuzené
metastabilni hladiné nez vyzafi foton zakazaného prfechodu 1420 MHz, neni tento
pomér az tak velky, aby se alespori ¢asti atomU nepodafilo zminéné kvantum vyzafit.

Na druhou stranu to dale ukazuje, ze v realné situaci mezihvézdné latky jsou srazky (tedy i
nepruzné srazky mezi Casticemi) dostate¢né Casté k tomu, aby obsazeni jednotlivych hladin
v atomu odpovidalo pfislusné teploté. Vzhledem k tomu, Ze energeticka vzdalenost mezi meta-
stabilni a zakladni hladinou ve vodiku je oproti stfedni energii tepelného pohybu zanedbatelna
(kT ~ 7 -10 eV), musi byt pomér obsazeni excitované hladiny a zakladni v poméru jejich statis-
tickych vah. Ten v nadem pfipadé je roven tfem,'®) takze v oblastech H | Ize odekavat, Ze zde
bude 75% neutralniho vodiku nabuzeno do metastabilniho stavu a zbytek bude ve stavu zaklad-
nim. Vzdy tedy bude dostatek vodikovych atomd potencialné schopnych vyzarit foton radiového
zafeni.

Radiové zareni neutralniho vodiku vzhledem ke své vinové délce volné prochazi
takrka celou Galaxii. Dopplertiv posuv a obecné cely profil ¢ary 0,211 m se da dobre
promérovat, a tak nam radioastronomie poskytuje cenné informace o stavbé a dy-
namice jak galaxie, tak i extragalaktickych objektl. Prikladné Ize prostfednictvim to-
hoto zareni velmi dobfe studovat spiralni strukturu nasi Galaxie, nebot pravé oblasti
H | jevi velmi silnou koncentraci ke spiralnim ramentm. Metodika tohoto radioastro-
nomického vyzkumu bude zevrubné popsana v oddilu Galaxie a jeji sloZky.

Zareni ionizovaného vodiku

Z fotosfér zhavych hvézd tfidy O a B s teplotou nad 18 000 K vystupuje mnozstvi fo-
ton( ultrafialového zareni. Je-li jejich vinova délka kratSi nez 91,2 nm, maji dostatek
energie k tomu, aby atom vodiku v zakladnim stavu rozbily na proton a elektron. Po-
hiti-li atom kvantum takového zafeni, pak se jeho energie spotfebuje na samu fotoio-
nizaci (13,59 eV), Cili na pfekonani vazby mezi elektronem a protonem, zbytek pfi-
padne na kinetickou energii protonu a predevsim elektronu.

Volné elektrony dfive nebo pozdéji rekombinuji a poznovu vytvareji neutralni ato-
my. VétSina z nich neseskocCi do zakladni hladiny pfimo, nékteré se ale zachyti na
Tomu déji se fika kaskadni prechod nebo fluorescence. Vzdy pfitom vyzafi foton o
energii odpovidajici energetickému rozdilu prislusnych hladin. Z pozorovatelského
hlediska je zvlast dulezité, ze pfi preskocich do druhé hladiny vyzafuji atomy vodiku

1% Podle zakonU statistické fyziky je statisticka vaha velejemné struktury atomu g uréena kvanto-

vym Cislem F (obdoba kvantového Cisla j), kde F = S £ /, kde S je spin elektronu (’2) a I je spin
jadra (rovnéz '2): g = 2F+1, takze: g(F=1)/g(F=0) = 3.
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zareni ve spektralnich ¢arach Balmerovy série oCima viditelného svétla. Tam, kde je
v okoli Zhavych hvézd pritomen mezihvézdny plynu, tak pozorujeme rozsahlé plynné
mlhoviny, v jejichz spektrech dominuji mohutné emisni ¢ary Balmerovy série, zejmé-
na pak Sarlatové ruda ¢ara Ho o vinové délce 656,3 nm, vznikajici pfi pfechodu z 3.
do 2. hladiny, intenzita vy&$ich &lenti Balmerovy série pak monotonné klesa.')

Mezihvézdny plyn zafi ovSem intenzivné téZ na milimetrovych a centimetrovych
vinach zachytitelnych pozemskymi radioteleskopy. Spojité zareni zde vznika pfi vol-
né-volnych prechodech, kdy se elektron k jadru jen pfiblizi, ale nespoji se v atom,
pouze se pritom ponékud pfibrzdi. Pozorujeme zde v8ak i emisni Cary vodiku, které
vznikaji pfi pfechodech mezi velmi vysokymi energetickymi hladinami, kde rozdil
energii je velmi maly (fadové 10 eV i méné).

Pfi hustotach srovnatelnych s hustotami hvézdnych fotosfér tyto pfechody nepozorujeme, pro-
toze efektivni rozméry takto nabuzenych atom0 jsou uz témér makroskopické a kazda nepruzna
srazka s jinym atomem jej nutné bud ionizuje nebo srazi do zakladniho stavu. Uvazime-li, Zze
v klasickém priblizeni (Bohriv model atomu) je energie elektronu nepfimo Umérna efektivnimu
poloméru jeho drahy 1/a a tato energie je tmérna 1/n?, kde n je hlavni kvantové Cislo, pak plati
pro polomér drahy a(n):

a(n) = ag n%,
kde ao je Bohriv polomér zakladni drahy 5,25 -10™"" m. Sté hladiné pak odpovida velikost
5,25 10~ m. Srazky by pfi standardnich hustotach byly velice &asté, vzdyt jeho uginny prifez
stomilionkrat prevysuje Gc¢inny priifez atomu vodiku v zakladni hladiné. Pfechody mezi vysokymi
energetickymi hladinami jsou tak vysadou jen velice fidkého, avdak dostate¢né nabuzeného ply-
nu charakteristického pro oblasti ionizovaného vodiku.

OblastiH Il

Svitici oblasti ionizovaného mezihvézdného vodiku s charakteristickou teplotou 8000
kelvinl se oznaduji jako oblasti H Il. Tyto emisni mlhoviny, kterych je v nasi Galaxii
nékolik tisic, nalezeji k nejatraktivnéj$im objektlim na obloze.

Jednou z nejznaméjsich je Velka mlhovina oznaCovana nejCastéji jako M 42 v meci Oriona.
Mlhovina je €asti komplexu Orion A vzdaleného cca 450 pc, jenz téz zahrnuje obfi molekulovy
oblak a hvézdokupu s velmi mladymi hvézdami (hvézdokupa Trapez). Prvni kandidati na tzv. pro-
tohvézdy byli nalezeni rovnéz pravé zde.

Pokud je Zhava hvézda, jez vysila kratkovinné ionizujici zafeni obklopena mezi-
hvézdnym (pfevazné vodikovym) plynem, pak je toto zareni dfive nebo pozdéji timto
plynem pohlceno. Plyn je v tomto oboru velice malo prihledny. Energie pohlcenych
kvant zareni se vynalozi pfedev§im na fotoionizaci atomu a k ohrati plynu. lonizova-
né atomy pak opét rekombinuji s volnymi elektrony, pfiCemz jsou vyzafovany fotony i
delSich vinovych délek, pro néz uz je mezihvézdny plyn prahledny — tyto fotony mo-

") Na vyrazné &ervenou barvu mlhovin obklopujicich zhavé hvézdy jsme pfipraveni z barevnych
fotografii, které ovSem skute€nost ponékud pfikrasluji. Pfi pohledu na znamé plynné milhoviny
pouhyma ocima jsme pak nezfidka pfekvapeni, ze tam nim tak vyrazné rudého nevidime. Je to
tim, Ze lidské oCi nejsou zvlast citlivé na temné rudou barvu, ale zato jsou dosti citlivé na zelenou

vvr v

barvu, kde se uplatni vy$Si ¢leny Balmerovy série.
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hou toto prostfedi opustit. Prostfednictvim mezihvézdného plynu tu dochazi k trans-
formaci neviditelného ultrafialového zafeni na viditelné zareni.

Vzhledem k tomu, Ze mezihvézdny plyn nema Zadné vlastni zdroje energie, musi
platit, Ze v ustaleném stavu bude celkovy zafivy vykon oblasti H Il roven ultrafialove-
mu vykonu budici hvézdy Lyy v oblasti vinovych délek menSich nez 91,2 nm. Tento
vykon ov8em velmi citlivé zavisi na teploté hvézdy, coz je téz pficinou toho, pro¢ ob-
lasti H 1l pozorujeme takika vyhradné v okoli velmi hmotnych hvézd spektralni tfidy O
a ranych typu tfidy B. Tyto hvézdy jsou jakozto budici hvézdy vhodné i z toho divo-
du, Ze Ziji natolik kratce, Zze nemaji dostatek Casu vzdalit od své matefské mlhoviny.
V bezprostfedni blizkosti Zzhavych hvézd panuje natolik vysoka teplota, ze se veSkery
mezihvézdny prach vypafi a v okoli hvézd se tak setkdvame jen s horkym plynem,
v némz jednoznacné previada vodik.

Nejvétsi a nejjasnéjsi oblasti H Il pfedstavuji z hlediska svého svételného vykonu
v Galaxii absolutni Spi¢ku. Co do absolutni jasnosti mohou soupefit i otevienymi
hvézdokupami. | kdyZ je vétSina jejich viditelného zareni soustfedéna do nékolika
emisnich Car, celkovy vykon, ktery je zde vyzaren odpovida zafivému vykonu desitek
tisic Slunci. Jsou neprehlédnutelné i pokud se tyka jejich velikosti — dosahuji rozméru
az 1000 svetelnych let, ovSem typicky jsou jejich rozméry menSi — cca 50 svételnych
let.”?) Oblasti H 1l v sob& zahrnuji plyn o celkové hmotnosti od 1 do 1000 hmotnosti
Slunce. Nezfidka se setkavame se situaci, ze hmotnost budici hvézdy je mensi nez
hmotnost oblasti H Il, ktera ji obklopuje. Po chemické strance se oblasti H |l skladaji
pfevazné z vodiku, vyznamné je v nich v8ak obsazeno také helium, v mensi mife pak
uhlik, dusik a kyslik.

Tvary oblasti H Il byvaji obas dosti bizarni, v8e zde zaleZi na rozlozeni hustoty a teploty
v plynu, ktery zhavé hvézdy obklopuje. Pokud je okolohvézdné prostfedi homogenni, pak nas
neprekvapi, Ze oblast ionizovaného materialu ma tvar koule. Polomér koule Rs, nazyvany Strém-
grenovym'®) polomérem bude nepochybné zaviset na poétu ionizujicich foton, které hvézda vy-
$le za jednotku asu Nyy a téZ na koncentraci vodikovych atomd v okoli ny. Cim vy$si tato kon-
centrace bude, tim dfive se ionizujici fotony spotfebuji a dosah ultrafialového zareni vychazejici-
ho z hvézdy bude mensi.

Kratce po objevu existence rozsahlych oblasti mezihvézdného vodiku v Galaxii, v roce 1939
astronom Bengt Strémgren ukazal, ze polomér Rs oblasti H Il uspokojivé vyhovuje vztahu:

RS = 3’\'LUV n;,z =

K vySe uvedenému vztahu Ize dojit i touto uvahou: V ustaleném stavu bude v ramci celé Strom-
grenovy zony podet ionizujicich foton(i a podet kaskadnich rekombinaci') za sekundu. Poget re-
kombinaci k nimz dojde v objemové jednotce za 1 sekundu bude umérny soucinu koncentrace
elektrond a proton(. V pfipadé zcela ionizovaného vodikového plynu pak bude umérny koncent-
raci vodikovych atom(l na druhou: n?. Po&et rekombinaci v celém objemu Ny bude pak tmérny

o
)

Takto velika je i znama oblast H I, znama téz jako velka mlhovina v Orionu

Pojmenovan po danském astronomovi BENGTU GEORGU DANIELU STROMGRENOVI (1908-87),
danském astronomu, ktery se problematikou interakce mezihvézdného vodiku a ionizujiciho za-
feni zhavych hvézd systematicky zabyval. Pionyrskou praci v tomto ohledu je: Strémgren (1939).
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ni? Rs® a tok ionizujicich fotont Nyy zase bude Umérmy ultrafialovému zafivému vykonu Ly, tak-
ze: nH2 R33 = Lyy, coz jsme méli dokazat.

Planetarni mlhoviny

Velmi podobné jako oblasti ionizovaného vodiku se chovaji i tzv. planetarni mlhoviny,
které predstavuji kratkodobou epizodu (cca 5 -10* let) ve vyvoji hvézd sluneéni hmot-
nosti. Planetarni mlhoviny jsou odvrzenymi plynnymi obalkami hvézd o poloméru cca
0,1 pc, hmotnosti typicky 0,5 M, a zafivym vykonem az 100 Slunci (!), stfedni husto-
tou 10° — 10" gastic/m®. Planetarni mlhoviny se zvolna rozpinaji, a to rychlosti cca
20 km/s.

K zareni jsou planetarni mlhoviny buzeny centralnim elektronové degenerovanym
zbytkem hvézdy o teploté 10* az 10° kelvind, ktery zafi v ultrafialovém oboru elek-
tromagnetického zareni. ViditeIné zareni planetarnich mihovin je tak rovnéz vysled-
kem transformace ionizujiciho zafeni budici hvézdy.

Ve spektru téchto plynnych mlhovin najdeme kromé emisnich ¢ar Balmerovy série
¢etné emisni ¢ary zakazanych prechodu silné ionizovanych atomd [O 1], [O 1lI],
[Ne 1111."°)

V soucasnosti zname v nasi Galaxii pfes tisic planetarnich mihovin, je vSak moz-
né, Ze jsme jich urcity pocet prehledli v dusledku mezihvézdné extinkce.

Koronalni plyn

Kromé neutralniho a pomérné chladného plynu s teplotou nékolika desitek kelvind,
plynu ionizovaného, nachazejiciho se v blizkosti horkych hvézd, s typickou teplotou
8000 kelvinl, se v mezihvézdném prostoru jesté setkavame s nesmirné fidkym (cca
10° &astic/m®) a velmi horkym plynem (5 -10° K az 10° K), ktery se svymi vlastnostmi
podoba vlastnostem latky v koronach hvézd — proto se téz nékdy oznacuje jako ko-
ronalni plyn. Vzhledem ke své teploté se projevuje zejména v kratkovinném oboru
spektra. Druzice s detektory pro ultrafialové zafeni odhalily ve spektrech hvézd ab-
sorpéni interstelarni ¢ary vysoce ionizovanych prvkd, jako napf. pétkrat ionizovaného
kysliku. Pomoci rentgenovych druzic bylo registrovano rozptylené mékké rentgenové
zareni pochazejiciho z oblakl koronalniho plynu.

Dvornimi dodavateli tohoto velmi horkého plynu jsou patrné supernovy, které pfi
svych vzplanutich do kosmického prostoru velkou rychlosti vyvrhuji mnozstvi Castic
s vysokou energii. Pohyb vesmés ionizovanych atomu a elektronu je silné ovliviiovan
magnetickym polem Galaxie, v némz jsou tyto elektricky vodivé struktury natrvalo
uvéznény. Vzhledem k tomu, ze mechanismy ochlazovani takto horkého plynu jsou
dosti neuc€inné, podrzuje si koronalni plyn svou vysokou teplotu po fadu miliard let.

'y Mysleno tim takovych rekombinaci, pfi nichZ jsou vyslany dva a vice fotond s energiemi men-

Simi nez 13,59 eV.

15) Vzhledu spektra se vyuzilo pfi konstrukci specialnich filtr(l uzivanych pro hledani téchto emis-
nich mlhovin, které jsou propustné jen v Uzkém oboru viditelného spektra, kde se vyskytuji emisni
Cary charakteristické pro zafeni planetarnich mlhovin.
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Zda se, Zze nejen mezihvézdny, ale i mezigalakticky prostor je oblastmi horkého plynu
doslova prostoupen.

Zbytky po supernovach

Zvlastnim typem plynnych objektd jsou zbytky svrchnich vrstev hvézd odhozenych
v minulosti pfi explozi tzv. supernov. Na prvni pohled se tyto objekty podobaji plane-
tarnim mlhovinam, liSi se vSak od nich nejméné ve tfech zasadnich ohledech: (1)
Hmotnost odvrzeného plynu byva mnohem vétSi — odmrsténa zde byva vétsi Cast
hmoty vybuchnuvs$i hvézdy. (2) Rychlosti expanze dosahuji i nékolika tisic km/s a
prevysuji tak alesporni o dva fady rychlosti rozpinani planetarnich mlhovin. (3) Diky
rychlému rozpinani se zbytky po supernovach rozplyvaji a mizi o Ffad rychleji nez
planetarni mlhoviny.

Po explozi supernovy, kdy je do prostoru velkou rychlosti vymrs§téno obrovské
mnozstvi latky se oblast vybuchu rychle §ifi prostorem. Spolu s explodujici hmotou
expanduje i i magnetické pole. VSe se déje vysoce nadzvukovou rychlosti, takze na
Cele expandujici obalky vznika mohutna narazova vina. Ta se tvrdé stfetava s okolni
mezihvézdnou latkou, kterou uvadi do pohybu a zahfiva na teplotu nékolika miliond
kelvind. V mistech stfetu pak pozorujeme mékké rentgenové zareni. Zahrata latka
pak v podobé horkého a fidkého koronalniho plynu pozvolna chladne a pak se stava
opét béznou soucasti mezihvézdné latky, z niz muze povstat nové pokoleni hvézd.

Vlastni obalka zafi nejvice v dusledku synchrotronového zareni volnych elektrona,
které vykonavaji spiralovity pohyb kolem silo€ar magnetického pole vmrzlého do na-
bitého plazmatu expandujici obalky. NejsilnéjSi synchrotronové zareni je pozorovano
v tzv. filamentech, jejich vzhled diktuje lokalni magneticke pole.

Z hlediska vzhledu i energetiky rozeznavame dva typy zbytk( po supernovach —
tzv. plné (vyplnéné) zbytky, Cili pleriony. Zastupcem plerionl je znama Krabi mlhovi-
na (M 1), jez vznikla explozi supernovy typu I, jejiz vybuch jsme pozorovali v roce
1054. Vyznacuji se tim, Ze maji nepravidelny tvar, obsahuiji latku i uvnitf a jejich zafi-
vy vykon takika vyhradné zaijistuje aktivni pulzar, ktery je uvnitf mlhoviny. Zfejmé jde
o pozustatky po vybuchu supernov typu Il a | b.

Castgji se vdak setkavame s jinym, tzv. klasickym typem zbytku, které maji zhruba
sféricky tvar a z prostorového hlediska predstavuji jakousi bublinu vyplnénou ne-
smirné zfedénym Zhavym plynem. Pfikladem tu mohou byt zbytky po supernovach
zroku 1572 (Tychonova), a z roku 1604 (Keplerova). Zbytky nejsou tak napadné —
jejich vyluénym zdrojem energie je pouze kineticka energie exploze.

Dynamika obalek supernov a jejich interakce s okolnim mezihvézdnym prostfedim je dulezita

pfinejmensim ze dvou davod: (1) nepruzné srazky expandujicich obalek supernov s chladnymi
obfimi molekulovymi oblaky mohou pfedstavovat vyznamny ,spoustéci“ mechanismus pro vznik

prvkd, z nichz vétSina vznikla v kratkém, ale velice bourlivé Udobi na konci jaderného vyvoje
v nitru vybuchnuvsich hvézd.
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Koexistence riznych forem mezihvézdné latky

Podminky v rdznych formach mezihvézdné latky se od sebe drasticky li§i. V prostoru
vSak objekty rdzného typu vidivame pospolu, aniz by se néjak viditelné utiskovaly.
Husty a chladna molekulovy oblak koexistuje s oblasti H |, ktera jej obklopuje, ta za-
se sousedi jednou nebo nékolika oblastmi H Il, ¢i oblastmi s Zhavym koronalnim ply-
nem. Mozné je to jen tak, Ze tlaky plsobici na hranici mezi nimi jsou ve vzajemné
rovnovaze. Pokud by zde existoval tlakovy rozdil, pak by se ona hranice zacala se
zrychlenim pohybovat proti sméru tlakového gradientu, a to tak dlouho, dokud by se
ony tlaky znovu nevyrovnaly.

Vzhledem k tomu Ze tlak v idealnim plynu je dan soucinem hustoty a teploty, plati
pro podminky na styku dvou prostifedi v dynamické rovnovaze, Zze poméry hustot
jsou v opacném poméru nez pomery teplot.

Jistou vyjimku pfedstavuji zjevné expandujici objekty, jako jsou planetarni mlhovi-
ny a zejména pak zbytky po vybuchu supernov. Expanze téchto utvar( potrva az do
chvile, kdy se tlaky pUsobici uvnitf objektu nesrovnaiji s tlaky plsobicimi vné.
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Ulohy a problémy

14.

15.

16.

17.

18.

19.

20.

Odhadnéte a) celkovou hmotnost mezihvézdné latky v Galaxii za pfedpokladu, ze tvofi
disk o priiméru 25 kpc a tloustce 250 pc a jeji stfedni hustota predstavuje 5 10" kg/m®.
Hmotnost vyjadfete ve hmotnostech Slunce a porovnejte s udavanou hmotnosti Galaxie.

[9 -10° Slunci]

Pro vySe uvedenou stfedni hustotu a smés 70% H a 30% He vypoctéte odpovidajici
koncentraci ¢astic pro pfipad: a) neionizovaného vodiku a helia, b) zcela ionizovaného
vodiku a neionizovaného helia c) molekularni vodiku a neionizovaného helia.

I

Predpokladejte, Zze hvézdy jsou v prizraéném prostoru rozloZzeny zcela rovhomérné. Je-li
pocet hvézd jasnéjSich nez m magnitud a N, je poCet hvézd jasnéjSich nez (m+1) magni-
tud, dokazte, ze pomér N,,.../N,, = 3,98. Na nasi obloze je v8ak tento pomér ponékud mensi.
Proc¢?

Oteviena hvézdokupa M 39 o priméru 2 pc, vzdalena od nas 255 pc, se jevi jako objekt
o celkové hvézdné velikosti m = 5,1 mag. Za pfedpokladu, Ze extinkce pobliz roviny Ga-
laxie narlista v barvé V zhruba o 1 mag na kpc vypodététe a) absolutni hvézdnou velikost
hvézdokupy M = -3 mag, b) uhlovy primér objektu v minutach, c) ploSnou hvézdnou ve-
likost objektu Q vyjadfenou v magnitudach na minutu CtvereCni. Zjistéte d) jak by se veli-
¢ina Q ménila se zménou vzdalenosti v pfipadé, Ze by neexistovala extinkce, e) roste-li
extinkce o 1 mag na kpc.

rg]

= + 1
[Q=Q mag 1kpc £

OB Qe

a) Pro€ je bezmra¢na obloha modra a mraky ,bilé“? b) Pro¢ je cigaretovy kouf namodraly
a objekty pozorované pres néj naZloutlé?

a) Jakou optickou tloustku ma prachovy oblak slozeny z ¢astic o priméru 0,5 um a pro-
storové hustot& 10 &astice m™, jimz zafeni prochazi po draze 1 pc. b) O kolik magnitud
se zeslabi svétlo hvézdy pozorované pres tento mrak?

[a) 0,75, b) 0,81 mag]

Jistd hvézda vzdalena od nas 0,8 kpc je v disledku mezihvézdné extinkce zeslabena
v barvé Vo 1,1 magnitudy. Pfedpokladejte, Ze mezihvézdny prach je tvofen sférickymi
¢asteckami o poloméru 0,2 um a Ze pomér mezi ucinnym prafezem v barvé V oy a geo-
metrickym prafezem S &ini 1,5 (ov/S = 1,5). a) Vypoctéte ucinny prarez v barvé U (365
nm), B (440 nm), V (550 nm) a K (2175 nm) za pfedpokladu, ze tento je nepfimo Umérny
vinové délce, b) Jaka je opticka tloustka sloupce v barvé V? c) Jaky je pocet Castic pra-
chu ve sloupci o zakladné 1 m? a délce 0,8 kpc ve sméru k oné jisté hvézdé&? Jakou maji
celkovou hmotnost? (p = 1800 kg m™) d) Vypoététe stfedni koncentraci prachovych &as-
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tic v pfislusném sméru. Jaké to odpovida hustoté? e) Vypoctéte jaky objem prostoru pfi-
pada na jednu &astici. Jaka je stfedni vzdalenost dvou sousednich prachovych &astic? f)
Za predpokladu homogenniho rozlozeni &astic podél zorného paprsku zjistéte jak se bu-
de ménit extinkce v zavislosti na vzdalenosti.

[a) ou=2,8-10"m? 05=24-10"m? 0,=1,9-10" m? 0xk=0,6 10" m?
b) 1,01, ¢) 5,4 10" m?, 330 mg, d) 2,2 10" m™®, p =1,3- 10?2 kg m?, e)
4,5 -10° m®, 200 metrd, f) A = 1,4 mag (r/kpc).]

21. Dvé zrejmé identické hvézdy hlavni posloupnosti spektralniho typu AO tvofi optickou
dvojhvézdu. Jasné&jSi ma hvézdnou velikost v barvé V 5,7 mag, slabsi 10,7 mag. a) Vy-
poctéte v jakém poméru jsou jejich vzdalenosti, zanedbame-li vliv mezihvézdné extinkce.
b) Zjistite-li, ze jasngjsi ze slozek ma hvézdnou velikost v B 6,0 mag. Jaka by byla
hvézdna velikost této hvézdy bez extinkce, c) Pfedpokladame-li, Ze v daném sméru je
rozlozeni mezihvézdného prachu homogenni.

[a) 1:10, b) 4,7 mag, c) 1:3,42]

22. V popularni literatufe byste se mohli setkat s tvrzenim, Zze centrum Galaxie je zahaleno
v oblacich prachu o celkové extinkci 25 magnitud. Co tento udaj znamena? Mohl to né-
kdo zméfit?

23. Predstavte si, Ze v centru Bokovy globule vzdalené 460 pc s celkovou extinkci v barvé V
10 magnitud se nachazi zbrusu nova hvézda spektralniho typu A0 V ( My = 1,0 mag).
Vypoctéte a) hvézdnou velikost hvézdy v By, V; a K, (efektivni vinova délka 2175 nm) za
predpokladu, Ze extinkci zcela zanedbame (stav po odfouknuti globule), b) hvézdnou ve-
likost ve V, barevny index (B-V) a barevny exces, c) jaké by pak bylo zbarveni plvodné
Cisté bilé hvézdy, d) jaka bude hvézdna velikost v K. Diskutujte.

[@) Bo = Vo = Ko = 9,3 mag, b) V =14,3 mag, E(B-V) = (B-V) = 1,6 mag, B=15,9
mag c) hvézda by se jevila naCervenala. d) K= 10,6 mag.]

24. Z kvantové mechaniky plyne, Ze rotujici molekuly mohou nabyvat energii:

E(K) = K (K+1) E(1)/2,
kde K je tzv. rotacni Cislo, a E(1) je minimalni mozna rotacni energie (K = 1). Pro pfe-
chody mezi rotaénimi stavy plati vybérové pravidlo: A K = +1. Najdéte predpis pro vinové
délky povolenych rotaénich prechodu.

25. Vypoctéte stfedni volnou drahu a dobu mezi srazkami neutralniho atomu vodiku v Cisté
vodikovém prostfedi pro tyto astrofyzikalné dulezité pripady: a) fotosféra Slunce
s hustotou p =2,5-10* kg/m® s teplotou T = 5780 K, b) v difuznich oblacich oblasti H I,
N = 20 atomG/cm?®, T = 80 K, c) v prostoru mezi nimi: N = 0,1 atomd/cm?®, T = 6000 K.

[a) 1,9:10*m, 1,6 110®s; b) 9,6 AU, 32 let; c) 1900 AU, 740 let]
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26.

27.

28.

29.

30.

31.

Pomoci Boltzmannovy rovnice zjistéte jaky je pomér obsazeni 2. a 1. energetické hladiny
atomu vodiku pfi stfedni teploté difiznich oblakl neutralniho vodiku: 80 kelvin(i. Neza-
pomerite na statistické vahy hladin.

I

Vyjadfete energetickou vzdalenost hladin, pfi jejich pfechodu je vyslan foton o vinové
délce 0,211 m, a) v joulech, b) elektronvoltech, ¢) pomoci frekvence fotonu. d) Najdéte
teplotu, pfi niz je stfedni energie &astice idealniho plynu (3/2 kT) rovna této energii. Po-
rovnejte tuto teplotu s béZnou teplotou oblakl v H | oblastech.

[a) 9,409 -10™° J, b) 5,873 10 eV, c) 1420 Mhz, d) 0,045 K — je to teplota mno-
hem nizsi nez bézna |

Jakym zplUsobem lIze rozeznat svitici plynnou mlhovinu od nerozliSené hvézdokupy nebo
galaxie? K dispozici mate dalekohled se spektrografem.

Za predpokladu, Ze fotosféra horké hvézdy spektralni tfidy O6 o efektivni teploté 42 000
kelvin( zafi jako absolutné ¢erné téleso, vypoctéte vinovou délku maxima jejiho vyzaro-
vani. Propoctéte dusledky nepruzné srazky fotonu oné vinové délky s atomem vodiku
v zakladnim stavu, pfi niz bude tento foton zcela pohicen. S jakou rychlosti odleti z mista
srazky proton a elektron. Ktera z obou ¢asti si sebou odnasi vétsi dil kinetické energie.
Jak se situace zméni, jestlize se foton stfetne s excitovanym vodikovym atomem?

[]

V téze Casti rozmérného homogenniho oblaku mezihvézdného plynu se nachazeji dvé
velmi horké hvézdy spektralni tfidy O6 s ultrafialovym zafivym vykonem 2,5 -10° Slunci a
BO s tymZ vykonem 2 -10* Slunci. Porovnejte pozorované bolometrické hvézdné velikosti
jejich oblasti H Il a jejich thlové priméry.

[2,7 mag, 2,3:1]

Ve spektru jedné nejmenované oblasti H Il byla identifikovana emisni spektralni ¢ara od-
povidajici pfechodu ze 104. na 103. hladinu vodiku. Vypoc¢téte vinovou délku pfislusné
spektralni ¢ary a oznacte obor elektromagnetického spektra, kde se ¢ara nachazi. Podle
Bohrova modelu atomu vodiku odhadnéte efektivni rozmér vodikového atomu pied pre-
chodem a po ném. Porovnejte se stfedni vzdalenosti Castic v typické H Il oblasti — 5000
atom(/cm?.

[]



9 Hveézdy v Galaxii

Slunce, okem viditelné hvézdy i naprosta vétSina hvézd viditelnych dalekohledem,
spolu s mezihvézdnou latkou a skrytou hmotou, ktera se projevuje jen gravitacné, vy-
tvari komplexni, bohaté strukturovany a vysoce organizovany gravitacné vazany sys-
tém nazyvany Galaxie.")

Vyzkum struktury Galaxie, naseho hvézdného domova, je paradoxné ztizen sku-
te€nosti, Ze samo Slunce lezi uvnitf tohoto systému; soustavu pak vidime (nebo
v dUsledku mezihvézdné extinkce také nevidime) ve vSech smérech.

9.1 Vyvoj nazora na Galaxii

Miécéna draha

Hvézdy, jako nejnapadnéjsi slozka Galaxie, nejsou na pozemské obloze rozlozeny
rovhomeérné. V jistych smérech jich pozorujeme zretelné vice, nez v jinych. Viditelné se
koncentruji podél jisté hlavni kruznice, ktera s rovinou nebeského rovniku svira uhel
62,6°. Utvaru slozenému z mnozstvi jednotlivych i nerozli$enych hvézd slitych do jed-
noho stfibfitého pasu se fika Mlécné draha. Struktura pasu je nepravidelna; pozoruje-
me zde nejrizné;jsi rozdvojeni, pferuseni, mosty i temné diry, které jsou dlisledkem ex-
tinkce svétla vzdalenych hvézd prachovymi oblaky mezihvézdné latky.

V nasich zemépisnych Sifkach Ize Mlé€nou drahu diky jejimu strmému sklonu k rovniku pozo-
rovat kazdou noc, na druhou stranu ji od nas vSak nelze spatfit nékteré velmi bohaté Casti Mlé¢né
drahy nachazejici se na jizni obloze v souhvézdich Centaura, ¢asti lodi Argo, Jizniho kfize a Raj-
ky. Abychom spatfili Mlé€nou drahu celou, museli bychom se dostat do zemépisnych Sifek Kahiry
a menSich.

Fakt, Ze osou MIéCné drahy je hlavni kruznice, nasvédcuje tomu:

a) ze hvézdy i mezihvézdna latka se v Galaxii koncentruji pobliz jisté zakladni ro-

viny, které fikame rovina Galaxie

') Nazev soustavy pochazi z feckého Gallaxia hodos — MIééna draha. Galaxii se nékdy nespravné
fika Mlécna draha nebo soustava Mlééné drahy. Mlé€na draha je ovSem jenom soucasti Galaxie.
Abychom zabranili nedorozuménim pfi mluveném projevu, je tfeba rozliSovat mezi Galaxii a gala-
xiemi pouzitim vhodnych pfiviastkd, napf. ,nase Galaxie", ,cizi galaxie” pfipadné ,extragalaktické
soustavy*“
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b) Ze i samo Slunce se nachazi v bezprostiedni blizkosti této roviny.?)

Povaha Mié¢éné drahy

v o wvgw

svételnym znecisténim, a proto mlhavy pas MIéCné drahy nemohl uniknout jejich po-
zornosti. Vétsina kulturnich narodu se snazila najit pro Mlé€nou drahu vysvétleni, a
Cinila tak po svém — formou baji, ¢i spekulaci.

Podle feckych myti se MIé¢na draha na oblohu dostala takto: Zaletny Zeus vzal na sebe po-

dobu krale Amfytriona, aby se mohl pomilovat s jeho manzelkou — kralovhou Alkménou. Byl

Uspésny. Zplodil s ni Hérakla, ktery v3ak jako syn boha a pozemské matky byl jenom polobo-

hem, byl tedy smrtelny. Proto ho Zeus vzal a tajné pfilozZil své Zené Héfe k prsu, aby se napil

mléka nesmrtelnosti a stal se skute€nym bohem. Maly Hérakles ovSem popijel tak mocné, Ze
se Héra vzbudila a prudkym pohybem nechténého kojence odhodila. Z mléka jejich prsou, jez
se tak po nebi rozlilo pak povstala MIé€na draha.
O Mlécné draze pfemysleli i starovéci u€enci, jejichz nazory na jeji podstatu byly ob&as dosti po-
zoruhodné: néktefi soudili, ze jde o ,puvodni drahu Slunce mezi hvézdami“ (byvalou ekliptiku), Ci
o stopu po preletu bolidu.

Mezi naivnimi spekulacemi starovékych u€encl vSak Ize najit i nazor Démokrituyv,
ktery uz pred 24 stoletimi tvrdil, Ze MIé¢na draha je seskupenim velkého poctu
hvézd, jejichz svétlo se sléva dohromady, takZe vidime souvisly svétly pas obtacejici
celé nebe. Tento nazor si na své potvrzeni musel poCkat az do roku 1609, kdy na
Mlé&nou drahu namifil svlj primitivni dalekohled astronom a fyzik Galileo Galilei.

Prvni teleskopické pozorovani MIéCné drahy popsal Galileo Galilei ve spisu Hvézdny posel
témito slovy: ,MIé€na draha neni nic jiného nez nespocetné mnozstvi hvézd zde shromazdeé-
nych. At uz dalekohled namifite do kterékoli jeji €asti, vZdy se vaSemu zraku nabidnou ne-
smirné spousty hvézd. Mnohé z nich jsou pomérné jasné, ale mnozstvi téch slabych je takoveé,
Ze je zcela mimo nase moznosti vSechny je spocitat...*
Galileovu interpretaci MIé€né drahy skvéle potvrzuji jeji fotografie, pofizované uz od konce 19.
stoleti, kde na plose jednoho mési¢niho Upliiku mizeme nékde napoditat az 2000 hvézd jasnéj-
Sich 18. velikosti. Pfekvapujici je, Ze pokud srovname celkovy prispévek MIéCné drahy ke svétlu
oblohy se svétlem viditelnych hvézd, musime konstatovat, Ze svétlo MIéEné drahy svétlo hvézd
nékolikanasobné pfedC&i. Bohuzel, na noCni obloze velkych mést pfesvétlené velkym mnozstvim
svételnych zdroju MIééna draha ¢asto nadobro zanika.

S prvnim védeckym vykladem pfi¢in pozorovaného rozloZeni hvézd na obloze a fenoménu
Mlé€né drahy pfiSel Svédsky filozof EMANUEL SWEDENBORG (1688-1772), po ném téz IMANUEL
KANT (1724-1804) a THOMAS WRIGHT (1711-86), ktefi shodné tvrdili, Ze Zijeme uvnitf rozsahlé-
ho hvézdného systému diskového tvaru, pficemz Slunce i se slunecni soustavou lezi pobliz
roviny tohoto disku. Wright navic tvrdil, Ze hvézdy v nasi hvézdné soustavé jsou usporadany
do tvaru ,mlynského kamene® se Sluncem pobliz jeho stfedu. Kant si téz povSiml toho, Ze Cast
mlhovin na obloze ma rovnéz diskovity tvar, z &ehoz usoudil, ze by mohlo jit o vzdalené
-nvézdné ostrovy*.

2) V principu by skuteé¢ny vzhled Galaxie mohl byt i prstenec obklopujici Slunce. Nicméné po-
drobnéjsi studie vzdalenosti hvézd tuto moznost vyloucily.
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Herschellv a Kapteyniv model Galaxie

Prvni model Galaxie zaloZzeny na pozorovani sestrojil v osmdesatych letech 18.
stoleti zakladatel hvézdné astronomie William Herschel. Hrubou prostorovou mapu
Galaxie zkonstruoval na zakladé souctu poc¢tid hvézd v 683 vybranych oblastech
nebe. Pfi rozboru dat pfitom vychazel z nékolika, tehdy pfijatelnych predpokladu:

a) vsechny hvézdy maji priblizné stejnou hvézdnou velikost,

b) prostorova hustota hvézd v ramci Galaxie je zhruba stejné velika,

c) neexistuje mezihvézdna extinkce, ktera by svétlo hvézd zeslabovala,

d) je schopny svym dalekohledem dohlédnout az k okrajim Galaxie.

Na zakladé rozboru svych pozorovani pak dospél Herschel k nahledu, ze Galaxie
pfedstavuje soustavu se zplosténim zhruba 1:5, pficemz Slunce se naléza
v bezprostredni blizkosti jejiho stfedu. | kdyz Ize mit ke vSem vySe uvedenym pred-
pokladim vazné vyhrady, nezdalo se, Zze by Herschlovu metodu nebylo mozné
v patficné zdokonalené formé znovu vyuzit.

Ukolu se podatkem 20. stoleti ujal precizni holandsky astronom JACOBUS
CORNELIUS KAPTEYN (1851-1922), ktery jiz znal absolutni hvézdné velikosti riznych
typl hvézd a byl tak schopny uréovat i absolutni rozméry nasi hvézdné soustavy.
Tzv. Kapteyntv vesmir, jak byl véeobecné jeho model Galaxie nazyvan,®) predstavo-
val soustavu zplostélych sféroidd s postupné klesajici hustotou hvézd a v zasadé se
Herschelové modelu v mnoha rysech podobal. Hranice Galaxie Kapteyn polozil do
mist, kde prostorova hustota hvézd poklesla pod 1% hustoty centralni; disk Galaxie
pak mél rozméry 8500 pc x 1700 pc.

Slunce se i zde vyskytovalo pobliz stfedu soustavy: 38 pc severné nad rovinou
Galaxie a pouhych 650 pc od zjisténého centra. To jisté bylo ponékud podezrelé a
Kapteyn si proto kladl otazku: Jak je mozné, Ze jinak nepfili§ vyznacné Slunce se na-
chazi tak blizko centra hvézdného systému. Tusil, Ze by v této zalezitosti mohla se-
hrat vyznamnou zkreslujici roli mezihvézdna extinkce, nicméné v té dobé to byla za-
leZitost vice nez hypoteticka.

Vliv extinkce na pozorovani vzdalengjSich ¢asti Galaxie se vSak ukazal byt zcela zasadnim.

Pfedpokladejme, Ze jista hvézda, vzdalena od nas r, ma absolutni hvézdné velikosti M, extinkce
v prislusné barvé necht ¢ini A. Od nas ji pozorujeme jako objekt s hvézdnou velikosti m.

Vyjadfime-li nyni vzdalenost r v parsecich a m, M, A v magnitudach, Ize psat:
r= 10(m-M+5-A)/5 - r' 10-A/5

kde r’ je fiktivni vzdalenost, jakou bychom objektu pfisoudili, zanedbame-li mezihvézdnou extink-
ci. Vzhledem k tomu, Ze extinkce A musi byt nezaporna, plati: r < r". PFi extinkci A = 0,1 mag je
r/r=1,05, pfi A=0,3mag je r/r=1,15, pfi A =1 mag je r'/r=1,58, pfi A =3 mag je r'ir=4 ().
Zanedbanim extinkce tak nadhodnocujeme vzdalenosti, a to nékdy i dosti vyrazné.

3) Tehdy jesté vétsina astronom( kladla rovnitko mezi pojmy vesmir a Galaxie. VétSina véfila, ze
vesmir skute€né viceméneé konci za hranicemi nasi hvézdné soustavy.
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Pozorujeme-li objekty v urCitém sméru (a v urcittm malém prostorovém uhlu), pak konstatu-
jeme, Ze extinkce monotdénné narUsta se vzdalenosti. Tento narlst Ize v prvnim pfiblizeni apro-
ximovat linearni zavislosti:

A=ar,
kde koeficient umérnosti « se zpravidla vyjadfuje v magnitudach na 1 kpc. Pobliz galaktické rovi-
ny se pfirGstek extinkce se vzdalenosti « standardné pohybuje kolem 1 mag/kpc. Predpoklada-

me-li v dotyéném sméru urcitou hodnotu soucinitele ¢, pak mizeme odhadnout vzdalenost objek-
tu r feSenim implicitni rovnice:

r_10(m—M+5)/5 10—0(!‘/5 =r— r'10—0(r/5 - 0

Pro ilustraci vlivu extinkce si propocitejme situaci, kdy hledime v jisttm sméru s = 1 mag/kpc
v prislusné barvé. Pro jednoduchost budeme predpokladat, Zze rozlozeni hvézd vSech typu bude
takrka homogenni. V nasledujici tabulce jsou pro rlizné moduly vzdalenosti (m — M) a vzdalenost
se zapoctenim extinkce r, fiktivni vzdalenost pfi zanedbani extinkce r’, jejich pomér a pomér fiktivni
koncentrace hvézd n” v dané vzdalenosti ke koncentraci hvézd v bezprostfednim okoli Slunce n.

Pomér fiktivni koncentrace ku realné Ize vypocitat na zakladé nasledujici uvahy. Pfedstavme
si, ze hledime urcitym smérem v prostorovém Uhlu 2. Pfispévek poctu hvézd dN ve slupce o po-
loméru r a tloustce dr proseknuté kuzelem s prostorovym uhlem £ o objemu dV bude zfejmé ro-
ven soucinu tohoto objemu a prostorové koncentrace hvézd n:

dN=ndV=nQ~dr.

Interpretujeme-li tento prispévek z hlediska fiktivni vzdalenosti r* a jejiho pfirastku dr’, musime
pfipustit jinou — promé&nnou hodnotu prostorové koncentrace hvézd:
dN=ndV '=n"Qr?dr,
podélenim obou rovnosti dostaneme:
-2 '

n_rmdr o ohigems: r=r10

n'  r2 dr
Po dosazeni dojdeme ke vztahu:

-3

n r”a IN10 _§

A
(m-M) r r r'/r n/n

[mag] [pc] [pc]

0 10 10 1,005 0,98
5 96 100 1,05 0,84
7,5 278 316 1,14 0,60
10 718 1000 1,39 0,28
11 1000 1585 1,58 0,17
12 1350 2513 1,86 0,10
13 1765 3980 2,25 0,05
14 2244 6310 2,8 0,02

Je zjevné, Ze rozdily narUstaji s modulem vzdalenosti, kde fiktivni vzdalenosti hvézd za¢nou byt i
nékolikrat vétsi, nez ty skute¢né. Vede to k domnélému ,nafouknuti vnéjdiho prostoru a ke snize-
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ni koncentrace hvézd“. Pro modul vzdalenosti 10 mag je zdanlivad koncentrace asi Ctyfikrat mensi
nez v okoli Slunce, pro modul vzdalenosti 13 mag dokonce dvacetkrat mensi. Tam nékam by-
chom zfejmé kladli hranice pfislusné soustavy — tedy do vzdalenosti cca 4 kpc. Ve skute€nosti by
objekty odtud byly jen 1,8 kpc daleko! Velmi realné vypada pokles hustoty se vzdalenosti, ktery je
pfiblizné exponencialni, Cili ve shodé s oCekavanim.

Predstavime-li si, Ze pak provedeme nékolik dalSich sond jinymi sméry, vZzdy kvalitativné do-
jdeme ke stejnému zavéru — nejvyssi hustota hvézd je v bezprostfednim okoli Slunce, tato kon-
centrace smérem k okrajum soustavy klesa, a to viceméné exponencialné. Linearni rozméry sou-
stavy obdrzime zhruba stejné, at pouzijeme k prizkumu hvézdy jakéhokoliv typu.?) Pravé takovy
obraz svéta nam predkladal ,Kapteyniv vesmir®, zejména v galaktické roving, kde je dulezitda me-
zihvézdna extinkce.

Shapleyiv model Galaxie. Velka debata

Koncepce Galaxie se Sluncem uprostfed, tvrdoSijné pretrvavajici od dob Herschelo-
vych, byla zpochybnéna az v roce 1918, kdy se americkému astronomovi Harlowu
Shapleyovi (1885-1972) podafilo pomoci pulzujicich proménnych hvézd typu RR Ly-
rae a W Virginis zméfit vzdalenosti 93 kulovych hvézdokup.

Tyto obfi hvézdné soustavy jsou totiz po hvézdné obloze rozlozeny krajné nerovnomérné.
Takrka vSechny se totiz nachazeji pouze v jedné poloviné nebeské sféry a plna tfetina z nich je
pak k nalezeni pouze v jediném ze souhvézdi — souhvézdi Stfelce, tam kde je MIéEna draha nej-
zarivéjSi. V prostoru vytvari systém kulovych hvézdokup sféricky symetricky systém s vyraznou
koncentraci smérem ke stfedu.

Harlow Shapley ucinil, jak pozdé&ji sam pfiznal, ,troufaly a ukvapeny pfedpoklad®,
ze systém kulovych hvézdokup vytvafi néco jako kostru Galaxie, jejiz stfed pak sou-
hlasi s centrem celé hvézdné soustavy. Dospél tak k zavéru, zZe centrum Galaxie lezi
ve sméru souhvézdi Strelce ve vzdalenosti 15 kpc.®) Z faktu, Ze nejvzdalengjsi kulo-
va hvézdokupa je vzdalena 70 kpc od Slunce a 55 kpc od centra, usoudil, Ze prGmér
Galaxie ¢ini cca 100 kpc, pfiCemz Slunce se nachazi zhruba v jedné tfetiné vzdale-
nosti mezi centrem a okrajem systému. Proti sobé se tak postavil Kapteyniv model
se Sluncem uprostfed o priméru cca 8 500 pc a Shapleylv model o priméru deseti-
nasobném, s vystfedné umisténym Sluncem.

Spor Kapteyn versus Shapley zlstal po néjakou dobu nerozhodnut. V roce 1922 Jacobus Ka-

peyn umira, hluboce pfesvédCen o zasadni spravnosti svého pohledu na Galaxii i cely vesmi-

ru. DalSi vyvoj vSak dal za pravdu spiSe Shapleyovi, i kdyz rozméry jeho Galaxie se postupné
zredukovaly zhruba na polovinu.
Soubézné se vyhrotil spor o to, zda je naSe hvézdna soustava — Galaxie — ve vesmi-
ru jedina (zahrnuje v sobé cely vesmir) nebo zda existuji i jiné, srovnatelné ,hvézdné
ostrovy*.

*) Ke kvantitativné zcela odlisnym vysledkiim bychom ov&em dosli, pokud bychom priizkum vy-
konavali v riznych spektralnich oborech — v ¢ervené barvé by byla soustava nékolikanasobné
vétsi nez napf. barvé modré.

®) Ke zhruba dvojnasobnym rozmériim Galaxie Shapley do$el z toho dlivodu, Ze pro uréeni vzda-
lenosti kulovych hvézdokup pouzival pulzujici proménné hvézdy typu RR Lyrae a W Virginis.
Témto proménnym hvézdam pfisoudil zhruba Ctyfikrat vétsi jasnost, nez maji ve skutecnosti. Tim
se v jeho modelu Galaxie vSechny vzdalenosti dvojnasobné zvétsily.
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Myslenku, Ze naSe soustava MIéEné drahy neni ve vesmiru nijak vyjimecna vyslovil jiz Emannu-
el Swedenborg v roce 1734. Podobné uvazoval i dalSi filozof Immanuel Kant, ktery uz v roce
1755 napsal, Ze mlihavé oblacky tu a tam rozeseté po obloze nejsou ni¢im jinym nez soustavami
mnoha hvézd vzdalenych natolik, Ze je jako jednotlivé jiz nerozliSime. Byly to vSak jen dohady,
které ovSem podpofil William Herschel, jemuz se podafilo fadu tzv. ,mlhovin“ rozlozit na hvézdy.
V roce 1785 jiz byl zcela jist, Ze vS8echny mlhoviny maji hvézdnou povahu. Kategoricky nahled
ovSem sam zménil poté, co 1795 objevil planetarni mlihovinu (dnes ozna¢ovanou NGC 1514),
Vv jejimZ centru prokazatelné nasel jedinou hvézdu obklopenou mlhovinou.

Vyzkumu mlhovin se velmi intenzivné vénoval i JOHN HERSCHEL (1791-1871), ktery k 2500 ml-
hovinam objevenych jeho otcem Williamem pfidal dalSich 5000. Pozdéji, John L. E. Dreyer
(1852-1926) publikoval New General Catalogue obsahujici jiz 8000 objektl, podobné jako
znaméjsi Messierlv katalog v sobé zahrnoval objekty nejriznéjsi povahy od mlhovin az po
hvézdokupy a galaxie.®)

V roce 1845 objevil WILLIAM PARSONS (1800-76), znamy téz jako lord Rosse, svym 1,8 metrovym
dalekohledem7) spiralni strukturu mlhoviny M 51 v Honicich psech, pozdéji i u dalSich tfinacti
mlhovin. Spiralni struktura budila dojem rychlé rotace, coz potvrdil koncem stoleti respektovany
pozorovatel ADRIAN VAN MAANEN (1884-1946), jenz napf. snimcich spiralni mlhoviny pofizenych
s Casovym odstupem desitky let shledal zjevnou rotaci s uhlovou rychlosti 0,02“/rok. Pokud by
takovy objekt mél rozméry Shapleyovy Galaxie, pak by okraje soustavy se musely otacet rych-
losti mnohonasobné prevysujici rychlosti pozorované v nasi hvézdné soustaveé.

Jiz John Herschel si povSiml, Ze tyto domnélé ,hvézdné ostrovy“ nejsou na obloze rozlozeny
zcela rovnomérné, jak by se u nezavislych systémU dalo o¢ekavat, ale objevuje se zde silny
pokles poctu téchto mlhovin v blizkosti roviny nasi Galaxie. Tento fakt bylo mozné pfirozengii
vysvétlit tim, Zze ony mlhoviny jsou malé soucasti Galaxie odhanény od jeji roviny zvlastni od-
pudivou silou. V roce 1912 zméfil radialni rychlosti fady spiralnich mlhovin VESTO MELVIN
SLIPHER (1875-1969) a doSel k zavéru, ze naprosta vétsSina z nich se od nas velkou rychlosti
vzdaluje, coz se téz zdalo byt dobrym dikazem ve prospéch plsobeni tajemné sily vypuzujici
tyto objekty z Galaxie.
VSechny tyto argumenty pak vedly k tomu, Ze jesté ve 20. letech 20. stoleti byla vétSina astro-
nomu presvédéena, Ze vSechny pozorované nerozliS$ené mlhoviny jsou jen nevelkymi pracho-
plynymi objekty v nasi Galaxii.
Celou situaci navic komplikovala ob&as pozorovana bodova zjasnéni, ktera zastanci teorie
hvézdnych ostrovli vykladali jako vzplanuti nov.?) Vzdalenosti soustav vypodtené za tohoto
predpokladu ovsem vychazely dosti malé (cca 150 kpc), stejné jako rozméry onéch hvézdnych
systéma.
V roce 1920 doslo k tzv. Velké debaté o rozmérech nasi Galaxie a povaze spiralnich
mlhovin, jejimiz hlavnimi protagonisty byli nas dobry znamy Harlow Shapley a ame-
ricky astronom HEBER DousT CURTIS (1872-1942). Curtis sam pfitom daval prfednost
kratSi Skale vesmirnych vzdalenosti a obhajoval Kapteyniv model Galaxie
s prumérem cca 8,5 kpc. Jako uznavany odbornik na spiralni mlhoviny ov§em véril,
Ze tyto objekty jsou vzdalenymi soustavami sloZzenymi z miliond hvézd. Shapley byl

®) Objekty v tomto katalogu se uvadéji zkratkou NGC, nékteré z nich maji i daldi oznaceni. Napt.
M 31 ma téz oznaCeni NGC 224.

") Pristroj, prezdivany Leviathan byl ve své dobé nejvétsim dalekohledem svéta.

%) O supernovach tehdy nikdo nemél ani tuseni.
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v téchto dvou bodech opacného nazoru: Galaxie je nejméné o rad vétsi a predstavu-

je cely vesmir.
Curtisovi se malé rozmeéry Galaxie zamlouvaly mj. i proto, Ze pak pro vzdalenost napf. spiraly
M 31 odvozené z jasnosti pozorovanych ,nov“ (150 kpc) dospél k velikosti této soustavy srov-
natelné v rozmérem Kapteynovy Galaxie. Ve prospéch svého pohledu na vesmir uvadél i ony
velké rychlosti vzdalovani spiralnich mlhovin, které jsou pfili§ velké na to, aby byly tyto objekty
gravitacné spjaty s Galaxii.g) Nedostatek galaxii (opomijenou zénu) v blizkosti roviny Galaxie
spravné interpretoval jako dlsledek mezihvézdné extinkce, coz ze své pozorovaci praxe do-
kladal fadou pfiklad( spiralnich soustav pozorovanych z boku, které jsou pretaty temnym pru-
hem absorbuijici latky.
Shapley, jenz vychazel ze svého modelu Galaxie, argumentoval tim, Zze pokud by spiralni sys-
témy mély velikost srovnatelnou s Galaxii, musely by byt velice daleko a ,novy“ v nich pozoro-
vané by musely byt mnohem jasnéjsi, nez ty galaktické. | van Maanenova méreni rotace spi-
ral jasné nasvédCovaly, ze jde spiSe o malé objekty v nevelkych vzdalenost nepfesahujicich
velikost vlastni Galaxie.

Velka debata sice zustala vroce 1920 nerozhodnuta, ale napomohla presnéjsi
formulaci celého problému. ReSeni pfinesla aZz dalsi méfeni a nova interpretace
pozorovanych skutecnosti. Definitivni prilom znamenal objev EDWINA HUBBLA (1889-
1953), jemuz se v roce 1923 podafilo 2,5 m reflektorem na Mt Wilsonu na jednotlivé
hvézdy rozliSit okraje nejblizSich galaxii. Tyto hvézdy zde byly mnohem slabsi, nez
se oCekavalo. SpolehlivéjSi odhad vzdalenosti soustavy ziskal o rok pozdéji, kdy me-
zi hvézdami nasel téz cefeidy, hvézdy, u nichz existuje velmi spolehlivy vztah mezi
jejich absolutni hvézdnou velikosti a periodou. Galaxie se razem odstéhovaly do

vzdalenosti nékolika stovek kpc a vysSich.

U galaxie M 31 Hubble doSel k hodnoté vzdalenosti 285 kpc, coz je 2,7krat méné nez jeji sku-
te€na vzdélenost.m) Ale i ona silné podcenéna hodnota - 285 kpc, vice nez bohaté postacila
k tomu, aby se M 31 definitivné stala samostatnym hvézdnym ostrovem.

Nahly pferod naSich pfedstav o vesmiru a povaze spiralnich mlhovin dovrsil v roce
1927 Holandan JAN HENDRIK OORT (1900-92), jenz objevil jeji rotaci Galaxie. Na za-
kladé studia vzajemnych pohybl Slunce a okolnich hvézd dospél k zavéru, ze hvéz-
dy se pohybuji zhruba po soustfednych kruznicich, pficemz stfed otaceni lezi
v souhvézdi Stfelce. Ten v8ak nalezl o mnoho bliz nez Shapley — ve vzdalenosti asi
9 000 pc a priblizil se tak k dneSnimu odhadu — 8 000 pc. Bitva o spravny pohled na
nasi Galaxii byla dobojovana.

Akuratni a vSestranné pfipraveny prizkum vedeny Kapteynem selhal proto, Ze pii se ném neu-
vazoval vliv mezihvézdné extinkce. Jeji existence ovSem byla prokdzana az po Kapteynové smrti.
Podotknéme ovéem, Ze relativné vitézny Shapley vliv extinkci rovnéz nezapoéital.'') To Ze uspél,

%) Poznamenejme, Ze pro lokalni vysvétleni pohybu spiralnich mlhovin bylo podezielé, Ze pfi je-
jich vysokych radialnich rychlostech nebyly naméfeny Zadné vlastni pohyby.

'%) Na viné zde byla pochybena hodnota nulového bodu zavislosti logP-M.

") Shapley sam pii rozboru rozlozeni hvézdokup po obloze upozornil na existenci opomijeného
pasma v pasu +10°od galaktické roviny, kde se kulové hvézdokupy prakticky nenachazeji. Nepfi-
tomnost hvézdokup zde Shapley vysvétlil dosti svérazné — je to pry disledek slapovych sil, které
hvézdokupy v blizkosti galaktické roviny trhaji na kusy. Ve skute€nosti je tento ,nedostatek® jen
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bylo dano tim, Ze vsadil na stastnou kartu. Kulové hvézdokupy se totiz zpravidla vyskytuji dosti da-
leko od zaprasené roviny Galaxie a jejich svétlo tak neni extinkci priliS dot€eno. Pokud by si Shap-
ley ke svému vyzkumu vybral misto systému kulovych hvézdokup soustavu hvézdokup otevienych,
vykazujicich pfichylnost k roviné Galaxie, doSel by naprosto stejnym zavériim jako Kapteyn.

Shapley se ovSem, na rozdil od Curtise, mylil v nahledu na spiralni mlhoviny a oba spole¢né
se blamovali v interpretaci vzplanuti hvézd v galaxiich — to co pozorovali a povazovali za novy by-
ly ve skute€nosti supernovy, proménné hvézdy v maximu lesku mnohonasobné jasnéjsi. Jesté
hdr se vedlo Adrianovi van Maanenovi — pozdéj$i analyza jeho fotografickych desek se spiralnimi
mlhovinami zadné otaceni neprokazala.

9.2 Morfologie Galaxie

Jakkoliv nase znalosti o Galaxii a jejich slozkach od pionyrskych dob 20. let 20. stole-
ti pokrocily, jesté dnes nemame v nékterych dulezitych otazkach stavby naseho
hvézdného domova zcela jasno.

Velikost a hmotnost

NaSe Galaxie ma skutecné tvar zplostélého disku, tak jak to pfedpokladali jiz Hers-
chel a Kapteyn. Slunce lezi pobliz galaktické roviny, zhruba v jedné tfetiné meazi
stfedem a okrajem soustavy, tak jak to tvrdil Shapley. Stfed Galaxie lezi ve sméru
udaném rovnikovymi soufadnicemi (ekvinokcium 1950) o, = 17" 42™ 29,35+0,25, § =
-28°59°18"t+3“. Vzdalenost Slunce od centra byla od dob Shapleyovych sice mno-
hokrat revidovana, ale ani dnes neni radno na ni pfili§ spoléhat. Autofi riznych stu-
dii z posledni doby se nejc¢astéji kloni k hodnoté Ry = (8,0+0,5) kpc. PIny priimér
galaktického disku tvofeného prachem, plynem a hvézdami je zhruba 50 kpc.
vy. Jesté koncem 60. let 20. stoleti se zdalo, Ze hmotnost Galaxie velice dobfe sou-
hlasi s celkovou hmotnosti hvézd a mezihvézdné latky — tj. 2:10"" M,. Nova méreni
pohybu vzdalenych soucasti Galaxie provedena v sedmdesatych letech (viz napf.
VERA C. RUBIN, 1983) v8ak ukazala, Ze jeji celkovd hmotnost je aZz o rad vétsi. Vétsi-
na hmoty Galaxie je ulozena v temném halu, jehoz rozméry mnohonasobné prevysuiji
rozméry viditelné Casti soustavy.

Podobné temné halo obsahuijici v sobé vétSinu hmoty systému vilastni zfejmé vét-
Sina galaxii. Povaha latky, jeZ se projevuje pouze svou gravitaci je dosud nejasna.

Statistika hvézd v Galaxii

Moderni metody sc€itani hvézd v Galaxii ukazuji, ze celkova hmotnost latky ulozena ve
hvézdach dosahuje pfiblizné 175 miliard Slunci, poCet hvézd se pfitom odhaduje na
400 miliard. Celkovy zafivy vykon hvézd v Galaxii Cini 20 miliard L (7,7 10% W).
V nasledujici tabulce S¢itani hvézd v Galaxii se reprezentuji typické hodnoty hmotnosti

fiktivni — vétSinu hvézdokup v blizkosti pasu MIé¢né drahy v disledku mezihvézdné extinkce pro-
sté nevidime.
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a zarivého vykonu urcitého typu hvézd, jejich celkovy pocet a kumulativni pfispévky

k poctu, hmotnosti a celkovému zafivému hvézdné populace v Galaxii.

Z tabulky vyplyva m;j., ze:

a) V Galaxii s pfevahou prevladaji chladné trpasli¢i hvézdy hlavni posloupnosti (K,
M) a bili trpaslici, ktefi pfedstavuji 89% hvézdné populace.

b) Tataz trpasli€¢i skupina obsahuje i vétSinu hmotnosti hvézdné slozky galaxie —
73%.

c) Bili trpaslici jsou ve hvézdné populaci zastoupeny cca 9 %, hmotnostné predsta-
vuji mozna az 20%, k zafivému vykonu Galaxie nijak nepfispivaji.

d) Pfevaznou cast iluminace Galaxie, 83% jejiho zafivého vykonu zajiStuji zhruba
rovnym dilem 1) obfi zhruba sluneéni hmotnosti a 2) hvézdy horni ¢asti hlavni po-
sloupnosti, hmotnéjSi nez Slunce. Nezanedbatelny pfinos znamena i vykon
hmotnych veleobru.

Uvedené zavéry se ovSem tykaji Galaxie jako celku, zastoupeni vzpominanych typu

se v rlznych ¢astech Galaxie vyrazné, stejné jako se odliSuji dal§i charakteristiky ga-
laktické hvézdné populace, jako jsou vék, chemické slozeni apod.

Kumulativni pfispévky v %
Lumino- | Spektralni | typicka typicky pocet v pocCet hmotnost vykon
zitni tfida typ hmotnost vykon Galaxii
lall O-M nékolik SI. | 50 000 ~10° -0 ~0 ~3
1 F-M ~1,2 40 ~2-10° 0,5 0,6 ~41
V o} 25 80 000 ~10* 0,5 0,6 ~42
B 5 200 3-108 0,6 1,6 ~70
A 1,7 6 3-10° 1,2 4,6 ~79
F 1,2 1,4 1,2-10"° 4,2 13,6 ~87
G 0,9 0,6 2,6-10" 11,2 27 ~94
K 0,5 0,2 5,2:10"° 24 -42 ~99
M 0,25 0,005 2,7-10" 91 -80 ~100
bili trpaslici B-G 0,7 0,005 3,510 ~100 ~100 ~100
Celkem 410" 100 100 100

Hvézdné populace

Jesté poCatkem Ctyricatych letech 20. stoleti si astronomové nebyli védomi zadnych
vzajemnych souvislosti mezi vékem hvézd, jejich povrchovym chemickym slozenim,
hmotnosti a kinematickymi vlastnostmi. Byl to Walter Baade, ktery pomoci tehdy nej-
vétSiho dalekohledu svéta — 2,5 m reflektoru na Mt. Wilsonu, odhalil existenci urcitych
vyvojovych rodin, ¢i hvézdnych generaci, které se od sebe v fadé ohledu lisi. Pozdéji
se ukazalo, ze existence téchto hveézdnych populaci je dusledkem slozitého a kom-
plexniho vyvoje galaktickych soustavy, ktery zac€al pfed vice nez 12 miliardami let.
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V roce 1944 se Baademu podafilo rozlisit jednotlivé hvézdy i v centralni ¢asti sousedni galaxie
M31 a v jejich dvou eliptickych souputnicich M32 a NGC 205. Zjistil, Ze i ty nejjasnéjSi hvézdy
zde jsou zfetelné slabsi nez nejjasnéjsi hvézdy v okrajovych €astech spiralni soustavy M31.
Navic, pfi pouziti fotografickych desek s rlznou spektralni citlivosti zjistil, Ze ony nejjasné;jsi
hvézdy z centra nejsou zhavé hvézdy hlavni posloupnosti, jak tomu je ve spiralach, ale méné
jasni Cerveni obfi. Toto zjisténi pfivedlo Baadeho k pfedpokladu, Ze také v hvézdném osazen-
stvu nasi Galaxie bude mozné tyto dvé rozdilné hvézdné populace vysledovat.
V okoli Slunce pfevazuji hvézdy populace |, patfi k nim i naprosta vétSina hvézd, kte-
ré vidime na obloze. Prislusnici populace | v Galaxii tvofi zplostély disk, v némz na-
chazime i plocha spiralni ramena obsahujici ty nejzarivéjsi hvézdy soustavy — hmot-
né a horké hvézdy. Mimo tento disk se hvézdy populace | prakticky nevyskytuji, ne-
nachazime je ani v centralnich ¢astech Galaxie.

Naproti tomu objekty nalezejici k Baadeho populaci Il Ize v Galaxii najit vSude, te-
dy i vdisku €i v samotnych spiralach. Jsou typickymi obyvateli eliptickych galaxii a
centralnich €asti spiralnich galaxii.Vykazuji silnou koncentraci k centru galaxii, jejich
vyskyt smérem od centra velmi rychle klesa. NejjasnéjSimi hvézdami této hvézdné
populace jsou Cerveni obfi.

V padesatych letech, kdy zacala ziskavat pevnéjsi obrysy teorie hvézdného vyvo-
je, se podairilo vysvétlit zakladni rozdily mezi jednotlivymi hvézdnymi populacemi. Za-
timco u hvézd populace | jsou nejjasnéjSimi hvézdami velice hmotné hvézdy
s kratkou dobou zivota Citajici jen miliony let, nejjasnéjSimi hvézdami populace Il jsou
Cerveni obfi Ci obfi asymptotické vétve hvézd o hmotnostech Slunce.

Rozvoj hvézdné spektroskopie umoznil déleni doplnit o dalSi pozoruhodnou cha-
rakteristiku — o povrchové chemické slozeni. V roce 1959 H. Lawrence Helfer, Geor-
ge Wallerstein a Jesse L. Greenstein ukazali, Ze chemické sloZeni obr( v kulovych
hvézdokupach se velice vyrazné liSi od objektll populace I, k nimz konec¢né patfi i
nase Slunce. Hvézdy populace Il vykazuji deseti az stonasobny deficit prvka tézSich
nez helium.'?) Zatimco pro hvézdy populace | je typické zastoupeni Z = 0,04, u hvézd
v kulovych hvézdokupach ¢ini hmotnostni podil téchto tézSich chemickych prvku
Z cca 0,003!

Misto obtizné zjistitelného celkového obsahu téZsich prvkl Z se pfi statistickych studiich mno-
hem Castéji pracuje s tzv. metalicitou, oznatovanou [Fe/H]. Ta je definovana takto:

éFeg an, an,
|0 Fe |O Fe
TTH 9§NH§ 9§NH8©

kde je dekadicky logaritmus poméru koncentrace atomi Zeleza vUci koncentraci atomU vodiku
zkoumaného objektu vztazen k téze veli€iné v pfipadé Slunce. Pro Slunce je pomér koncentrace

'2) \/ astronomické hantyrce jsou véechny prvky t&z$i nez helium souhrnné oznaéovany jako ko-
vy, i kdyzZ je zfejmé, Ze hmotnostné i poCetné mezi témito t&€2Simi prvky prevladaji uhlik, kyslik a
dusik coz kovy rozhodné nejsou Pro praktickou pozorovaci astrofyziku jsou véak skute€né kovy
lehlivé stanowt jejich relativni zastoupeni ve hvézdnych atmosférach. Stopy C, N a O nachazime
pouze ve spektrech téch nejteplejSich hvézd, protoze excitaéni potencial téchto prvki je mimo-
fadné vysoky.
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atomu Zeleza ku koncentraci vodikovych atom(i roven 3 -10°. Z definice metalicity plyne, Ze pro
Slunce plati: [Fe/H] = 0. Pozorované hodnoty [Fe/H] se pohybuji od —4,5 v nékolika malo pfipadech
hvézd populace Il kulovych hvézdokup az do 1 v pfipadé pfisludniku tzv. extrémni populace .

Odlisné rozlozeni hvézd obou populaci v Galaxii je disledkem jejich rozdilnych ki-
nematickych vlastnosti. Hvézdy populace | se pohybuji kolem centra Galaxie vSech-
ny v jednom smeéru po vice ¢i méné kruhovych trajektoriich a navic v pfiblizné stejné
roving, v tzv. roviné Galaxie. To je pak pfi¢inou toho, pro¢ vSechny tyto jevi tak zjev-
nou koncentraci ke galaktické roviné. Naproti tomu hvézdy populace Il, které se ko-
lem centra pohybuji po neuzavrenych a velice vystfednych drahach, se galaktické ro-
tace takrka neucastni. V Galaxii se pohybuji viceméné stochasticky a vzhledem
k spofadané cirkulujicim hvézdam populace | vysokymi relativnimi rychlostmi.

Vysvétleni rozdilného zastoupeni tézSich prvkd souvisi se stafim hvézd. Hvézdy
populace |l patfi mezi nejstarsi hvézdy v Galaxii, které povstaly z mezihvézdné latky,
ktera byla jen velice malo znecisténa produkty jaderného vyvoje v centrech hvézd.
Naproti tomu hvézdy populace | vznikly z mezihvézdné latky, jez z vétsi Casti jiz pro-
Sla tély hvézd prfedchozich generaci. V jejich nitrech vznikly té€zsi prvky, jez se pak
v zavére¢nych bouflivych fazich vyvoje dostaly do mezihvézdného materialu,
z néhoz posléze vznikly dalSi generace hvézd — hvézd populace |I.

PrisluSnici Baadeho hvézdnych populaci se tedy od sebe liSi v téchto tfech za-
kladnich ohledech:

a) svou kinematikou, a tim i rozloZenim v Galaxii

b) obsahem tézsich prvka Z
c) stafim.

Uz koncem 50. let se ukazalo, Ze puvodni Baadeho déleni hvézd v galaxiich pouze
do dvou populaci je pfilis hrubé a schématické. V realnych galaxii se setkavame jak
s vyhranénymi pFedstaviteli obou populaci, tak i s objekty s pfechodnymi i extremal-
nimi charakteristikami. V souCasnosti se proto hovori o nékolika vzajemné se prekry-
vajicich hvézdnych populaci, ¢i subsystémech Galaxie, z nichz se cela soustava Ga-
laxie sestava.’®)

NejCastéji se nyni setkavame s rozdélenim hvézdné populace Galaxie a podobnych
galaktickych soustav na diskové a sféroidalni hvézdné populace.

Pro pfislusniky diskovych populaci, je charakteristicky vy$$i obsah téZSich prvku a
zjevna koncentrace k roviné Galaxie. Nejplo$Si je nejmladsi disk, neboli disk extrémni
populace |, k niz po€itdme hvézdy nachazejici se takika vyluéné ve spiralnich rame-
nech, méné plochy je tzv. tenky nebo téZ mlady disk. Nejvice hvézd (cca 75 %)
v Galaxii najdeme v jesté starSim tzv. stfrednim (pfechodném) disku a ve starém
(tlustém) disku, ktery volné prechazi ve sféroidalni galaktické halo.

Hvézdy sféroidalnich populaci jevi vesmés silnou koncentraci k centru Galaxie a Ize
je zaradit mezi objekty klasické Baadeho populace Il. Rozeznavame zde hvézdnou
populaci galaktického hala (sférické slozky Galaxie), populaci galaktické vyduté

13) Vzhledem k tomu, Ze jednotlivé subsystémy spojité pfechazeji jeden v druhy, panuje v jejich

definicich i ndzvech znacna anarchie, ktera dosti ztéZuje vzajemné dorozuméni



Hvézdy v Galaxii 279

(,central bulge“ - centralni oblast Galaxie) a populaci galaktického jadra. Sféroidalni
hvézdné populace v sobé obsahuji cca 20% hvézd v Galaxii.

V Galaxii vSeobecné plati, ze ¢im je dotyCna hvézdna populace mladsi, tim vétsi
ma zastoupeni tézSich prvku, vétsi vazbu na galaktickou rovinu a mens$i afinitu
k centru.

Poznamenejme, Ze tato korelace neplati ani v samotné Galaxii absolutné, Ze z tohoto pravidla
by bylo mozno najit fadu vyjimek. Jesté vice to plati pro jiné galaktické soustavy, kde obdobné
korelace mezi polohou stafim a chemickym slozenim nemuseji byt vyjadreny vibec. VSe ziejmé
souvisi se zplsobem, jak kde a jak v téchto hvézdach v minulosti vznikaly a v sou¢asnosti
vznikaji nové hvézdy

. Skupina diskovych populaci skupina sféroi-
vlastnosti o
nejmladsi mlada stfedni stara dalnich popul.
reprezentativni | mhv. plyn a starSi ot. Slunce, vétsi- |starSi KV a kulové hvéz-
objekty prach, asociace | hvézdokupy, na GV, nékte- | MV, bili trpas- | dokupy, RR
O, T,mladéot. [AVaFV, ré KVawMmy, lici, néktefi Lyr (P>0,5d),
hvézdokupy, oranzovi obfi, | néktefi podob- | podobfi a €er- | néktefi podtr-
hvézdy O, B, mladé GV-MV, |fi (IV) a Cerve- | veni obfi, paslici, rychlé
veleobri, klasic- | bili trpaslici ni obfi, plane- | dlouhoper. hvézdy, hv. s
ké cefeidy, T tarni mlhoviny, | proménné, RR | nizkym Z, né-
Tau, mladé AV bili trpaslici Lyr (P<0,5d) | ktefi Cerv. obfi
stafi (mid let) <0,1 ~1 ~5 <10(?) ~10 -15
pol?ha v Ga- spiralni ramena tenky disk disk tlusty d,iSk a hak_)i vydut,
laxii gal. vydut jadro
koncentrace velmi slaba slaba stredni dobfe patrna dominantni
k centru
koncentrace velmi silna silna stredni slaba slaba
ke gal. roviné (<300 pc) (< 500 pc) (<1000 pc) (<1700 pc) | (zplosténi sf.)
trajektorie kruhove malo vystf. stfedné vystr. vystfedné silné vystf.
Zv% 2235 2225 1a22 05az1 |nalo01,vy-
dut1az?2

Projdéme si nyni ponékud podrobnéji jednotlivé slozky Galaxie a popiSme si vlast-
nosti populaci hvézd, které se zde nachazeji.

Galaktické halo

Galaktické halo (hvézdné halo, vnéjSi halo), nebo téz sféricka nebo kulova slozka
obsahuje ty nejstarSi hvézdy populace Il. NejzafivéjSimi hvézdami zde jsou Cerveni
obfi a obfi asymptotické vétve o hmotnostech menSich nez je hmotnost Slunce.
mnozstvi chladnoucich bilych trpasliki s velmi malym zafivym vykonem. Predstavuiji
vUibec nejstarsi pozorované hvézdy v Galaxii, jez jsou sloZzeny ze zfejmé prvotniho

v v v

vodiku a hélia s nepatrnou pfimési tézSich prvki: Z ~ 0,03-1%, parametr [Fe/H] se
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méni od —4,5 do —0,5."") Populace galaktického hala je vibec nejstarsi aktivni
hvézdnou populaci v Galaxii, jeji stafi se odhaduje na 10 — 15 miliard let.

Trajektorie objektu hala predstavuji neuzaviené kfivky (stacejici se elipsy), jejich
sklony ke galaktické roviné jsou nahodilé, i kdyz neni vylou€eno, ze mirné preferovan
je ten smér obéhu, ktery odpovida sméru galaktické rotace. Nicméné, vzhledem
k silné excentricité trajektorii musi byt vysledna rotace hala tak jako tak mnohem
pomalej$i nez rotace objektl diskovych slozek. Sféroid galaktického hala je ponékud
zplostély. Rozlozeni objektl galaktického hala v Galaxii jevi vyraznou sférickou sy-
metrii, jejich koncentrace klesa tmérné r>°. Ve vnitfnich &astech spojité prechazi do
tzv. galaktické vyduté.

Kulové hvézdokupy

Nejvyraznéjsimi objekty galaktického hala jsou kulové hveézdokupy obsahujici v sobé
dnes ovSem jen malou ¢ast z celkového poctu hvézd galaktického hala.

V sou€asnosti zname v nasi Galaxii celkem 160 kulovych hvézdokup, jejich skuteCny pocet asi
nepfesahne 200.15) Kulové hvézdokupy vytvareji v prostoru Galaxie mirné zplostély sféroid
s vyraznou koncentraci objektll kjejimu centru, bézné je nachazime i v galaktické vyduti.
V minulosti bylo téchto soustav radové vice, vétsina z nich nepfezila opakované prichody kolem
galaktického centra.

Kulové hvézdokupy jsou velice zarivé objekty, jejich stfedni zafivy vykon odpovida 25 tisicim
Slunci, vykon téch nejjasnégjSich hvézd je az padesatkrat vétSi nez vykon Slunce. Hmotnosti kulo-
vych hvézdokup méfené z disperze rychlosti hvézd v soustavé se pohybuji v rozmezi od 10° az
108 Slunci. Hvézdokupy jsou dosti rozmérné, jejich priimér ¢ini od 10 az 300 svételnych let. Na
pozemské obloze ma ta nejvétsi z nich o Centauri 1°, ty nejmensi pfedstavuji flicky s rozmérem
pod 1 Uhlovou minutu. VétSina hvézdokup je silné koncentrovana ke svému stfedu. V minulosti
byl pocet hvézd ve hvézdokupach vétsi, ty s rychlym pohybem z nich jiz unikly. Nyni jsou to sou-
stavy nesmirné stabilni s polo¢asem rozpadu o nékolik fadl prevysujicim jejich stafi.

Ur€eni stafi kulovych hvézdokup, které se provadi vétsinou peclivym rozborem jejich H-R dia-
gram(, je nesmirné dllezitym Gdajem, nebot predstavuje horni mez pro stari vesmiru. Zde je di-
lezité znat spolehlivé vzdalenost hvézdokupy a jeji chemické slozeni. Sou€asné odhady véku
hvézdokup se od sebe vyrazné liSi: od 10 do 18 miliard let.

Galakticka vydut’

vigwvivys

kou Galaxie. Odhaduje se, Ze celkova hmotnost objektd vyduté ¢ini 4-10"° M. Vydut
je mirné zplostéla, jeji efektivni polomér ¢ini cca 2000 parseku. Valna vétSina hmoty

14) Pozoruhodné ov3em je, Ze se ani u téch nejextrémnéjSich hvézd kulové slozky nesetkame

s Cisté vodiko-héliovymi hvézdami — obsah kovl v téchto hvézdach je vzdy nenulovy. Tyto tézsi
prvky ovSem nemohly vzniknout jinde, nez v nitrech pfedchazejicich hvézdnych generaci. Proto
se pfedpoklada, Ze na samotném usvitu hvézdnych déjin Galaxie se objevila 0. hvézdna genera-
ce (pfezdivana nékdy jako populace lll) tvofena velice hmotnymi hvézdami, které béhem nékolika
milionu let prosly celym hvézdnym vyvojem, pfi némz vzniklo ono zakladni mnozstvi tézsich prv-
kl, které se pak, zfejmé vybuchy supernov, dostaly do mezihvézdné latky, z niz pak vznikly
hvézdy dnesniho galaktického hala.

15) V nékterych galaxiich pozorujeme fadové mnohem vice galaxii, pfikladné v gigantické eliptic-
ké galaxii M 87 bylo nalezeno nékolik set tisic (!) téchto hvézdnych soustav.
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doty€né slozky je soustiedéna v mnozstvi nepfilis hmotnych hvézd, které nalezeji ke
starSi hvézdné populaci, kterou bychom mohli charakterizovat tfeba obsahem tézsich
prvku: Z ~ 1% a pramérnym stafim hvézd kolem 10 miliard let. Tyto charakteristiky ji
stavi na hranici mezi klasickou populaci | a I1."°) Radiova, infradervena a rentgenova
pozorovani naznacuji, ze se zde i v sou€asnosti tvofi nové hvézdy. Nové vznikajici
hvézdy vSak maji pomérné nizkou hmotnost, takze nejjasnéjSimi hvézdami zde jsou
Cerveni a oranzovi obfi.

Jakkoli vydut sama neobsahuje pfili§ mnoho mezihvézdného plynu a prachu, je
pro nas zcela skryta za praSnymi zavoji v galaktickém disku, takze ji nemuzeme pfi-
mo opticky pozorovat. Kdyby tomu tak nebylo, jevila by se nam vydut' jako mirné elip-
tické naoranzovéle zafici difuzni téleso o uhlovém priméru 25°, které by bylo po
Slunci a Mésici nejjasnéjSim objektem obloze.

Centralni pricka. Existuje fada dobrych argumentd, Ze nase spiralni Galaxie obsahuje téZ cent-

ralni pficku, kterd prochazi celou galaktickou vyduti. Je-li to pravda, pak by méla hlavni spiralni
ramena Galaxie byt pravé dvé a méla by zac¢inat na koncich této pficky.

Jadro Galaxie

Centralni vydut’ zahrnuje i jadro Galaxie, o némz se toho stale mnoho nevi. Neoptic-
ka pozorovani ukazuji, ze tato oblast je neobyCejné bohata na hvézdy. Vzhledové
pfipomina kulovou hvézdokupu, jeji rozméry jsou vSak vpravdé obfi — primér je 300
pc a celkovd hmotnost cca miliarda Slunci. V samotném centru jadra se nachazi i
disk tvofeny vesmés neutralnim vodikem. Radiova pozorovani zase naznacuji, Ze se
zde nachazi téz prstenec tvoreny molekulovymi oblaky, ktery ma tendenci expando-
vat do prostoru. Pfimo v centru Galaxie lezi mocny radiovy zdroj Sagitarius A.

InfraCervena pozorovani nas informuji, Zze hvézdy v jadru jsou od sebe vzdaleny
v priméru jen pouhych 1000 au.'”) Plyn pobliZ centra velice rychle rotuje, jeho rych-
lost dosahuje az 200 km/s! Tento fakt lIze vysvétlit tim, vprostfed Galaxie musi exis-
tovat kompaktni téleso o hmotnosti cca 3 milion Slunci, coz bude nejspi$ superma-
sivni ¢erna dira.

Hvézdny disk

Z vétsi dalky nejnapadnéjsi, nejnmotnéjSi a nejzafivéjSi slozkou Galaxie je jeji
hvézdny disk, ktery z hlediska hvézdné populace délime na mlady, stfedni a stary.
Disk se rozprostira od jadra do vzdalenosti cca 25 kpc. Podobné plochy disk
s mnozstvim hvézd nachazime i u ostatnich spiralnich galaxii. Vlastni spiralni rame-
na tvori jesté ploSsSi systém pevné se pfimykajici ke galaktické roviné.

'®) To je téZ pfiGinou, pro& se nazory riiznych autorti na pfisludnost hvézd ve vyduti k jednotlivym
populacim vzajemné lisi.
17 iv v

)
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Oteviené hvézdokupy

V galaktickém disku nachazime velké mnozstvi nepfilis poCetnych hvézdnych sou-
stav zvanych oteviené hvézdokupy. Na rozdil od kulovych hvézdokup maji mnohem
neusporadanéjsi tvar, coz je ovSem téz dano tim, Ze maji v pruméru o nékolik radu
méné hvézd.

RozloZeni otevienych hvézdokup jsou v Galaxii je velmi podobné rozloZeni mladych hvézd.
Silné se koncentruji ke galaktické roviné, a jiz méné vyrazné klesa jejich pocet se vzdalenosti od
centra Galaxie. VelkoSkalové rozlozeni otevienych hvézdokup je vSak obtizné pfimo sledovat
v disledku existence velkého mnozstvi neprihledného mezihvézdného materialu, ktery se rov-
néz vaze ke galaktické roviné. Extinkce je zde tak velika, Ze nam umoznuje pohlédnout jen do
hloubky nékolika tisic svételnych let. Z analogie s jinymi spiralnimi galaxiemi vSak Ize otekavat,
Ze zhruba sleduji rozloZeni jasu v Galaxii s tou vyjimkou, Ze v centralnich oblastech se tak ¢asto
nevyskytuji. Existuji navic naznaky toho, Ze mladSi oteviené hvézdokupy se vice pfimykaji
k spiralnim ramentm nez starsi hvézdokupy, coz tedy plati alespori v okoli Slunce, kam nase pfi-
stroje dohlédnou.

| ty nejjasnéjsi otevifené hvézdokupy jsou podstatné slabsi nez ty bézné kulové hvézdokupy.
Rekordni zafivy vykon oteviené hvézdokupy Cini 50 tisic Slunci, typicky ovSem je zafivy vykon
500 Slunci. Hmotnosti soustav Ize podobné jako u kulovych hvézdokup odvodit z méfeného roz-
ptylu rychlosti ¢len(i soustavy. Valna vétSina otevienych hvézdokup ma mensi hmotnosti, kolem
50 M, Celkovy pocet hvézd byva rovnéz nevelky: od nékolika malo tisic do desitky.

Priméry otevienych hvézdokup se pohybuji v rozmezi od dvou tfi svételnych let do 20, pfi-
¢emz nejcastéjsi hodnotou, s niz se u nich setkavame, je 5 sv. let. Oteviené hvézdokupy nejsou
dostatecné pevné gravitatné vazané soustavy k tomu, aby dlouhodobé vzdorovaly slapovym
Gcinkim Galaxie. V okoli Slunce pouze polovina z nich mize vydrzet slapdm vice nez 200 milio-
nu let, zatimco jenom 2% ma zivotnost del$i nez miliardu let.

Oteviené hvézdokupy tak museji nalezet k velmi mladym, nedavno vytvofenym hvézdnym sou-
stavam. Stafi jen nékolika ze znamych otevienych hvézdokup presahuje 10° let, vétsina z nich je
mladsich nez 2 -108 let, nékteré jsou jesté mladsi nez 10° let. Stafi otevienych hvézdokup se uréuje
srovnanim vyvojového stavu jejich ¢lend podle teoretickych vyvojovych modell sestrojenych pro
tentyZ vék a pozorované pocate¢ni chemické slozeni, konkrétné podle polohy tzv. bodu obratu, nej-
rangjSi ¢asti hlavni posloupnosti. Vzhledem k tomu, ze oteviené hvézdokupy patfi k nejmladSim ga-

laktickym objektdm, obsahuji dvakrat az trikrat vice tézsich prvkd nez Slunce.

Spiralni ramena, extrémni populace |

K plochym spiralnim ramenum lezicim v roviné Galaxie se vazou extrémné mladé ga-
laktické objekty, jako jsou hvézdné asociace O a T, mladé oteviené hvézdokupy, dlou-
hoperiodické (klasické) cefeidy, oblasti H II, molekulova oblaka a oblaka neutralniho
vodiku. Vyskyt spiralnich ramen je stéZejnim poznavacim znakem vSech spiralnich
galaxii.®) Zatimco spiralni strukturu vzdalenych galaxii mizeme zpravidla'®) studovat
pfimo, u nasi Galaxie to pfedstavuje mimoradné problémy, protoZe slunecni soustava

18) Spiralni ramena galaxii jsou dobfe patrna na snimcich pofizenych s dlouhou expozi¢ni dobou,

kdy centralni ¢asti galaxii jsou jiz pfeexponovany. Pokud pozorujeme spiralni galaxie pouhyma
oCima, vSimneme si zpravidla jenom rozmazané centralni vyduté, vzdalenéjsi difuzni spiralni ra-
mena nezaregistrujeme, a to z tychz ddvod(, pro¢ v méstskych podminkach jen malokdy spatri-
me MIé¢nou drahu.

'9) Viyjimkou jsou spiralni galaxie, které pozorujeme z profilu (edge-on).
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leZi v bezprostfedni blizkosti galaktické roviny. Ktomu, abyste za téchto okolnosti
mohli urcit polohu ramen v Galaxii, je nezbytné, abyste dokazali spolehlivé stanovit
prostorové vzdalenosti objektu, které se k ramentim koncentruji.

Hvézdné asociace

Twvewvivy

z hvézd, které spojuje spoleéné misto i okamzik vzniku. Clenové asociace ovéem ne-
jsou spolu dostateCné pevné gravitatné vazany tak, aby vytvofily stabilni systém typu
hvézdokupy. Hvézdné asociace nachazime vyhradné tam, kde v sou€asnosti docha-
zi k hromadnému vzniku hvézd, Cili zejména ve spiralnich ramenech. Celkové jsou to
velice jasné a napadné objekty, coz ovSem neni ani tak dano poctem hvézd (ten se
pocita na desitky, nejvy$e stovky kusu), jako spiSe zarivym vykonem nejjasnéjSich
¢lend asociaci. Jsou jimi pomérné velmi hmotné hvézdy s vykonem az 10° Slunci,
tedy mnohonasobné vétsim, nez je vykon i téch nejjasnéjSich ¢lent kulovych hvéz-
dokup. Tyto hvézdy jsou pomérné zZhavé, takZze nalezeji vesmés k spektralnim tfidam
O a B. O asociacich, v niz dominuji hmotné hvézdy tohoto typu, se hovofi jako o
asociacich O, B nebo téz asociacich OB. Zminéné hmotné hvézd maji velice kratkou
dobu Zivota, ktera se pocita na miliony let a nemohly se tak pfili§ vzdalit od mista
svého vzniku. Svou polohou tak indikuji mista zrodu hmotnych hvézd, ktera lezi ve-
smés ve spiralnich ramenech.

Kromé asociaci OB pozorujeme téz asociace T, kde se setkdvame velkym mnoz-
stvim proménnych hvézd typu T Tauri, o nichz je znamo, Ze jde o mladé hvézdy ve
stadiu gravitacni kontrakce, které dosud ve svém nitru nezapalily vodik. Tyto soutavy
nejsou tak napadné jako asociace OB, protoze v nich chybé&ji extrémné jasné hmotné
hvézdy. Nicméné i ony jsou velice mladé a jsou tudiz dobrymi indikatory spiralni
struktury.

Hmotnosti hvézdnych asociaci €ini nékolik stovek hmotnosti Slunce, stfedni pra-
mér téchto soustav se odhaduje na 200 pc. V blizkosti Slunce nalézame i fadu men-
Sich o priméru cca 60 pc. Vlastni gravitani vazba nestaci udrzet ¢leny asociace po-
hromadé, a ty se v pribéhu nékolika malo milionu let se rozptyli do okolniho prostoru
a stavaji se béznymi hvézdami galaktického pole.

9.3 Dynamika Galaxie

Rozlozeni urcitého typu objektl v Galaxii a jejich rychlostni pole nestudujeme pfimo,
ale pomoci méreni provadénych ze Zemé a vztahovanych obvykle ke Slunci. Rele-
vantnimi udaji v tomto ohledu je vzdalenost r, €i paralaxa = doty¢ného objektu, a dvo-
jice Gidaju udavajici polohu objektu na hvézdné obloze, neboli smér, v némz dany ob-
jekt pozorujeme. Tyto tfi soufadnice ve sférické soufadnicové soustavé jednoznacné
definuji okamzitou polohu objektu v prostoru vzhledem ke Slunci. Pokud se zabyva-
me studiem rozlozeni objektl v Galaxii, je zvykem pracovat v galaktickém souradni-
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covém systému. PoCatkem této souradnicové soustavy je Slunce, zakladni rovinou je
rovina Galaxie, zakladnim smérem je smér k pfedpokladanému centru Galaxie.

Galaktické souradnice jsou galakticka Sifka b (obdoba deklinace) a galakticka délka / (obdoba rek-
tascenze). Severni pol galaktické soustavy (b = 90°) se nachazi ve sméru o = 12" 49™, § = 27,4°
v souhvézdi Vlasu Bereniky, zakladni smér (/ = b = 0) odpovida o = 12" 42™ 24°%, § = 28° 55'.%)
Sklon galaktické roviny k rovniku je 62,6°, vystupny uzel (prlisecnice galaktického a svétového rovni-
ku) ma rektascenzi: o = 18" 49™ = 282,25° a galaktickou délku / = 33°. Ve je vztazeno k ekvinokciu
1950,0.

Pouzitim vztahu ze sférické trigonometrie Ize dojit k nasledujicim transformaénim vztahim
mezi rovnikovymi soufadnicemi 2. druhu a soufadnicemi galaktickymi:

cosb cos(/ — 33°) = cosd cos(a— 282,25°)
cosb sin(/ — 33°) = cosd sin(a— 282,25°) cos 62,6°+ sinod sin 62,6°
sinb =sind cos 62,6° — cosd sin(a— 282,25°) sin 62,6°
sind = cosb sin(/ — 33 ) sin 62,6° + sinb cos 62,6°
cosdsin(a— 282,25°) = cosb sin(/ — 33°) cos 62,6°— sinb sin 62,6°2")

Centrum Galaxie budeme predpokladat ve vzdalenosti Ry = (8,0 + 0,5) kpc.?) Slu-
necni kruznici budeme myslet pfesnou kruznici se stfedem v centru Galaxie a polo-
mérem Ry.

Pohyby hvézd

Dal$im dulezitym zdrojem informaci o velkorozmérové struktufe Galaxie jsou pohyby
hvézd v okoli Slunce. Pro studium kinematiky i dynamiky ovSem neni vyhodné polo-
hy a zejména prostorové rychlosti vyjadfovat ve sférickém galaktickém soufadnico-
vém systému s pogatkem ve Slunci®®), ale v systému valcovém s pocatkem ve stredu
Galaxie.

Kinematiku urcitych skupin hvézd ¢i jinych objektd studujeme rozborem jejich po-
lohy v Galaxii a prostorovych rychlosti. Ty zjiStujeme na zakladé relativni prostorové
rychlosti V. vztazené ke Slunci pomoci spektroskopického urCovani radialnich rych-
losti. K stanoveni tecné (tangencialni) slozky relativni rychlosti V; uzivame méreni
vlastniho pohybu hvézd a jejich paralaxy. Na tomto poli odvedla prdlomovou praci
astrometricka druzice Hipparcos.

Slozku te¢né rychlosti hvézdy o deklinaci d a vzdalenosti r v rektascenzi V;, a slozku te¢né

rychlosti v deklinaci V;slze vypocitat pomoci vlastnich pohybu v rektascenzi u, a v deklinaci podle
vztah(:

Hs

Vio = 4,74 coso
t 1" /rok 8§1 pc i 8

U, 08 r a
z kms™, Vis = 4,74
T jrok & 1pc pcﬁ v g

vO B

20y Budiz poznamenano, Ze skuteény stfed Galaxie se nachazi velice blizko po&atku takto defino-
vanych galaktickych soufadnic: o = 12" 42™ 29,35, § = 28° 59,3".

21y Téch rovnic musi byt tolik, aby se uhlidalo, Ze se délkové soufadnice vyskytujici se v rozsahu
0° az 360° ocitnou ve spravném kvadrantu. Pro rychlou a zejména bezpeénou orientaci je vhod-
né&jsi graficky zplsob prevodu.

22) Viz Reid (1993).

%) Jde navic o neinercialni soufadnicovou soustavu s ohledem tfeba na galaktickou rotaci.
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V=2 +V2).

Hodnotu radialni rychlosti V, zjistujeme z relativniho posunu pozorované vinové délky urcité
spektralni ¢ary A vudi jeji laboratorni vinové délce Ao:

A=A
V,=c 0
Ao
Pokud toto méfeni provadime ze Zemé&, nesmime zapomenout namérenou radialni rychlost opra-
vit o pfispévek radialni rychlost zplisobeny obéznym a rotacnim pohybem Zemé.
Méfitkem pfisluSnosti k té &i jiné populaci je tfeba stfedni absolutni vzdalenost urcitého typu

objektl od galaktické rovinyE, Ci typ zavislosti koncentrace téles v zavislosti na vzdalenosti od
centra. Z hlediska pohybového to mlze byt tzv. disperze rychlosti vztazenych ke Slunci o

o2 = <v,2>+<vt§>+<vt§>,

kde v zahrocenych zavorkach, znamenajicich stfedni hodnotu veli€iny uvnitf, jsou kvadraty jed-
notlivych komponent prostorové rychlosti véi Slunci.

Pfi rozborech kinematickych vlastnosti urcitych skupin hvézd se Casto vztahuiji tyto
relativni rychlosti nikoli ke Slunci samotnému, ale k Slunci idealizovanému, které se
pohybuje kolem centra Galaxie rovhomérné po pfesné kruhové draze. Této vztazné
soustavé (neinercialni!) se fika mistni standard klidu (local standard of rest — LSR).
Jeji osy jsou standardné orientovany vzhledem ke roviné a centru Galaxie. Skute¢né
Slunce se vi¢i mistnimu standardu klidu pohybuje tak, Ze rychlosti v = -9 km/s se
pfiblizuje k centru Galaxie, rychlosti v = 12 km/s pfedbiha galaktickou rotaci a rych-
losti w = 7 km/s stoupa severné kolmo k roviné Galaxie. Celkové se pohybuje rych-
losti 16,5 km/s s apexem v souhvézdi Herkula. Nejvétsi odchylku zde pFedstavuje
slozka ve sméru galaktické rotace, coz naznacuje, ze se Slunce pohybuje kolem cen-
tra Galaxie po ponékud eliptické draze.

Vétsina hvézd ve slunecnim okoli jevi rychlosti vic¢i LSR jen desitky km/s, najdou se vS$ak
hvézdy s vysokymi relativnimi rychlostmi, jakou je tfeba Kapteynova hvézda se sloZzkami: u = 19
km/s, v = -288 km/s (!), W = -52 km/s. Evidentné jde o hvézdu sféroidalni slozky, ktera se neu-
Castni galaktické rotace, takZze ona absolutné vysoka hodnota v je odrazem obé&zného pohybu
Slunce kolem stfedu Galaxie.

Rotace Galaxie

Skutecnost, Ze se objekty diskové sloZzky v€etné Slunce uc€astni galaktické rotace ko-
lem centra Galaxie, |1ze odhalit rozborem zavislosti pozorovanych radialnich rychlosti
RV a vlastnich pohybu u béznych hvézd ve slune¢nim okoli na jejich galaktické délce
. Zavislost ma podobu dvojité sinusoidy, pficemz pozorovana radialni rychlost je
maximalni v galaktické délce / = 45°a 225°, minimalni ve smérech / = 135°a 315°, za-
timco maximum tecné rychlosti pozorujeme ve sméru k centru a anticentru Galaxie,
minimum ve sméru a proti sméru pohybu Slunce. Pokusme se nyni pozorované cho-
vani vysvétlit pravé z hlediska galaktické rotace.

Pro jednoduchost prfedpokladejme, Ze trajektorie Slunce i ostatnich fiktivnich hvézd jsou pres-

né kruhové se stfedem v centru Galaxie a Ze se nachazeji v roviné Galaxie. Pohyb hvézd i Slun-
ce necht’ je rovnomérny, pfiemz velikost jejich rychlosti vztazené k inercialni soufadnicové sou-
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stavé (nehybné vic&i vzdalenym galaxiim) s po¢atkem v centru Galaxie necht zavisi pouze na
vzdalenosti od centra. Vzdalenost Slunce od centra necht je R, libovoIné hvézdy R, vzdalenost
Slunce-hvézda necht je r. Vektor rychlosti Slunce V je kolmy ke spojnici Slunce-stfed Galaxie a
ma velikost V(Ry), vektor rychlosti vybrané hvézdy V(R) je rovnéz kolmy ke spojnici hvézda-
stfed Galaxie. Galakticka délka hvézdy necht je / . Uhel mezi kolmici spusténou z centra Galaxie
k spojnici Slunce-hvézda o délce Rnyin a spojnici hvézda - centrum Galaxie si oznacime . Uhel,
ktery pak sviraji spojnice Slunce-hvézda a spojnice stfed Galaxie-hvézda je pak zfejmé 90°+ ¢ .
RozloZme si nyni vektor rychlosti Slunce V a zvolene hvézdy V(R) do slozek rovnobéznych
ke sméru spojnice Slunce a hvézda o velikosti V@,, V: a kolmych na tuto spojnici V@t, Vi Je zfej-
me, Ze pak plati:

Vor = Vg(Rg) sinl, Vot = Vo(Rg) cos |, V,=V(R) cos ¢, Vi = V(R) sin «.

Radialni rychlost vzhledem k idealizovanému Slunci RV vypo&teme jako rozdil radialnich slozek
rychlosti:

RV =V,-V_=V(R)cos a -V (R,) sin .

Za cosa dosadime ze sinové véty platné v trojuhelniku o vrcholech centrum Galaxie, hvézda,
Slunce:

sin(90°+«a) cosa _ sinl
R R R

RV =Ro3 B _VoRo)dqin _ R (w(R)- wg)sini
YRR, U

Obdobné dostaneme pro te¢nou slozku rychlosti TV:

TV =Vi- V= V(R)sin o — V(R,) cos I

sin/ _ sin(90°—-/—-«) cosacos/—sinasin/
R r Re

TV =R (&R) - ®,) cos | - rw.

Kdyby se Galaxie otacela jako tuhé téleso, Cili: w = @, pak by stfedni radialni rych-
lost byla ve vSech smérech nulova a stfedni hodnota tangencialni rychlosti by byla
v8ude konstantni, pricemz jeji velikost by byla umérna zaporné vzatému soucinu
vzdalenosti a uhlové rotacni rychlosti. Hvézdné okoli Slunce se vuci Slunci to€i jako
tuhé téleso, jenze v opacném sméru nez rotuje Galaxie. Tento efekt dobfe znaji mi-
lovnici koloto€u a dalSich otacivych atrakci. Pozorovani hvézd v Sir§im okoli Slunce
v8ak nasvédcuji tomu, Ze Galaxie v okoli Slunce jako tuhé téleso nerotuje, Ze zde Ize
vysledovat tzv. diferencialni rotaci, pfi niz se vzdalenéjSi Casti Galaxie oproti vnitfnim
ponékud opozduji. Jinymi slovy, funkce aXR) je funkci klesajici, kterou Ize pro blizsi
objekty rozvinout v Taylorovu fadu a omezit se na prvni dva Cleny rozvoje:

dw dw
R) - R)=(R-R.)) — =-rcos| —
AR) - 0, (R,) = ( o) T T

Dosadime-li tento rozvoj do vyrazu pro radialni rychlost:
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RV =R (0(R)- g )sinl =&- 1R, j—ggrsinZI = Arsin2/,
(; +

Kde A je tzv. prvni Oortova konstanta. Konstanta B = A - @, se pak spolu s konstan-
tou A vyskytnou ve vztahu pro tangencialni rychlost TV:

TV =r(Acos 2/ + B).
Mérenim kinematickych vlastnosti okolnich hvézd byly nalezeny nasledujici hodnoty

Oortovych konstant:
A=(144+12)kms'kpc’ B=(-12,0+28)kms” kpc' —
w,=A-B=(244+31)kms" kpc' —
Odtud plyne, Ze ob&zna perioda Slunce T = (2,5+0,3)-10° let. Za predpokladu, Ze
vzdalenost Slunce od centra Galaxie Cini R = (8,0+0,5) kpc, cestovni rychlost Slunce
Ize odhadnout na: V = (200 + 30) km s Pokles uhlové rychlosti pfimo odvodime
z konstanty A:
A:_%R@)d_‘" vy de_ 24
dR dR Re

da/dR = -(3,6+0,6) km/s/kpc?, takze uhlova rychlost rotace v okoli Slunce dle oéeka-
vani klesa, galakticka rotace je zde diferencialni. Na jeden kpc vzdalenosti od centra
zde uhlova rychlost poklesne o 3,6 km/s/kpC'

dw aA RG0 L
= +—(R-R 24.4 — 36 kms~kpc
0205+ o (R-Ro)= § Fpc 90 P

Dale je zajimavé, jak se v okoli Slunce zavisi postupna rychlost V(R) na vzdalenosti:

V(R)=® R = @Ry +3wg + Ry :ggAR V — (A+B) AR =
¢

[(200£30) — (2,4+3,1)3 % 8] ks,
Qkpc =

Cestovni rychlost objektl v okoli Slunce kolem centra Galaxie vzhledem ke vzdale-

nym galaxiim zUstava v ramci chyb uréeni viceméné konstantni.

Pokud bychom predpokladali, ze hmotnost té ¢asti Galaxie, jez se nachazi se uvnitf trajektorie
Slunce je M, Ize tuto hmotnost urcit pomoci pozorované uhlové rychlosti a predpokladané vzda-
lenosti od centra:

MRe) GM(Re)

Y oRg)=
R2 © RS

Dosazenim dojdeme k odhadu vnitfni hmotnosti na 7,1 100 M®.

Ve velikosti Oortovych konstant je navic skryta i informace o povaze rozlozeni hmoty v okoli
Slunce. Ze vzajemného poméru konstant A a B Ize odvodit, Ze zde hmotnost Galaxie uzaviena
pod polomérem R roste zhruba umérné R. Viz uloha.

Oortovymi konstantami je uspokojivé popsana galakticka rotace ve vzdalenosti

Slunce R +1 az 2 kpc. Za témito hranicemi jiz uvedena aproximace neplati. Ke zjis-
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téni kompletniho pribéhu tzv. rotacni krivky, coz je zavislost rotaéni rychlosti V(r) na
vzdalenosti od centra se jiZ nemUzeme opirat o méfeni radialnich rychlosti a vlast-
nich pohybl hvézd disku, nebot tyto nejsou v disledku extinkce pozorovani pfistup-
ny. Misto nich se s vyhodou vyuziva pozorovani oblaki neutralniho vodiku pozoro-
vaného na vinové délce 0,21 m. Zminéné oblaky patfi rovnéz k velmi mladé diskové
slozce Galaxie a jejich drahy jsou velice blizké kruznici.

Uginnou a pfitom jednoduchou metodou, jak urgit prib&h rotaéni kfivky ve vnitfnich &astech
galaktického disku, je proméfovani profilu &ary radiového zarfeni mezihvézdného vodiku
v poloroviné pfivracené ke galaktickému centru, s cilem nalezeni oblaku s extremalni radialni

rychlosti RVey. Staci se vratit k jiz vySe odvozenému vztahu pro radialni rychlost objektu o vzda-
lenosti od centra R, o galaktické délce

RV =Re(@(R) - wg )sin! .

Bude-li / v intervalu od —90° do 90°, pak je zfejmé, Ze budeme-li v daném sméru postupovat smé-
rem od Slunce, pak se bude vzdalenost objektll od centra Galaxie stale zmenSovat, az nabude
své minimalni hodnoty Rmin = R sin/, pak se bude opét zvétSovat. Lze oCekavat, Ze uhlova rych-
lost &R) bude funkci monoténné klesajici. Extrémni hodnota aR) v daném sméru tak musi na-
stat v minimalni vzdalenosti od centra Galaxie, Cili pro aX):

RVex = Ry sinl (R, Sinl) - @) = Ruin ((Rumin) - @3) = @Rmin) = @ + RVex/Ruin

Metoda by to byla zcela neproblematicka, pokud by byl galakticky disk neutralnim vodikem vypl-
nén rovhomérné. Tak tomu vSak neni, oblaka se vyskytuji pfednostné ve spiralnich ramenech,
coz potom ponékud komplikuje a znejistuje nalezenou rotacni kfivku. Existuji vSak i dalSi postu-
py, které tuto zakladni metodu doplfiuji a nejistoty minimalizuji, takZze dnes Ize naméfenym rotac-
nim kfivkam docela divéfovat.

Z pribéhu zjisténé rotacni kfivky Ize odvodit, jaké je rozlozeni hmoty v Galaxii,
pfesnéji feCeno, jaky ma chod zavislost celkové hmotnosti galaktické latky M(R) na-
chazejici uvnitf drahy objektu o poloméru R. Z rovnosti odstfedivého zrychleni pfi
rovhomérném kruhovém pohybu a dostredivého gravitacniho zrychleni plyne:

V3(R) :GM(R) ¥ V(R)= GM(R) v M(R)= V’R  dM(R) _ V? .

R R? R G dR G
Diskutujme nyni dvé krajni situace. V okoli centra, v tzv. centralni vyduti se sférickou
symetrii plati, Ze hustota latky je zhruba konstantni, &ili M(R) =~ R®, tedy V(R) = R.
Rychlost rotace zde roste pfimo umérné vzdalenosti, uhlova rychlost oblasti je tedy
konstantni. Rikame pak, Ze tato ¢ast Galaxie otadi jaké tuhé téleso.

Druhym extrémem je pfipad, kdy uvnitf obézné drahy je obsazena prakticky
v8echna hmota soustavy, podobné jako je tomu ve sluneéni soustave, kde je takrka
veskera hmota soustfedéna v Slunci. M(R) = M, V(R) = 1N R. Tomuto typu diferenci-
alni rotace se fika Keplerova rotace. S rostouci vzdalenosti klesa nejen rotace, ale i
thlova rotace o, ta podle zakona: &(R) = R

Dalo by se ocekavat, ze zpocatku bude v Galaxii rotacni rychlost riist, coz se vskutku pozoru-
je, pak nabude svého maxima a zaCne opét pozvolna klesat, jak to odpovida Keplerové rotaci.
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Zpocatku se zdalo, Zze tomu tak skuteéné je, oblast ,tuhé rotace” saha az do 500 pc, maximum
rychlosti nastava v 700 pc od centra — cca 260 km s a pak nastava ,keplerovsky pokles®.
Hmotnost celé Galaxie byla odhadnuta na 200 miliard Slunci.

Vyzkumy z konce 70 let ukazaly, ze pokles rotacni kfivky se na 3 kpc zcela zasta-
vi, rotacéni rychlost pak za¢ne znovu rlst, aby se ve vzdalenosti Slunce (8 kpc) zhru-
ba zastavila na konstantni hodnoté. To plati az do vzdalenosti, kam vlbec sahaji tes-
tovaci objekty. V téch mistech je ovSem Galaxie natolik fidce osidlena hvézdami a
mezihvézdnou latkou, Ze je zfejmé, Ze zde je dynamika Galaxie urCovana temnou,
neviditelnou hmotou.

Budeme-li pro jednoduchost pfedpokladat, Ze je tato latka rozloZzena v Galaxii sféricky symet-

dM(R)
dR

ricky, pak bude pro hustotu této latky ve vzdalenosti R - p(R) platit, Ze =47R?p . Dosa-

dM(R)
dR

dime-li pak za ze vztahu uvedeného vyse, mlzeme z pribéhu kfivky rotace pfimo stano-

vit i zavislost hustoty hala na vzdalenosti R:
V2

AR) 47GR?
Jestlize se rotacni rychlost neméni, pak musi hustota ve vzdalengjSich ¢astech Galaxie klesat
nepfimo umeérné ¢&tverci vzdalenosti. Pozorovani v ramci celé Galaxie pomérné dobfe vyhovuje
prosty dvouparametricky model rozloZeni hustoty:

- Po

1+ (Ria)? '
kde po = 5,9 10" M_ kpc® =4,0 -10%' kg m™ a a = 2,8 kpc. Povsimnéte si, Ze pro R << a je husto-
ta konstantni, rovna py. Naopak pro R >> a, je hustota umérna R?. Tento pokles je mnohem
mensi, nez v pfipadé hustoty latky ve hvézdném halu, ktera klesa tmémé R>°! | z tohoto je
zfejmé, Ze jde o dvé rizné slozky Galaxie.

Dilezité je ovéem uvazit, Ze vy$e uvedeny model rozlozeni temné latky v Galaxii nemuze re-
prezentovat skute¢nost v pfili§ velkych vzdalenostech: s rostouci vzdalenosti R by hmotnost Ga-
laxie zhruba linearné nardstala: M(R) < R. V urcité vzdalenosti musi proto hustoty latky zacit kle-
sat rychleji nez s R2.%%)

Pokud je tato latka tvofena baryony (protony, neutrony), pak by mohlo jit i planety, i planetky.
— télesa, ktera by prakticky nebylo mozné naijit. Bohuzel neni vlibec jasné, jak by tato télesa moh-
la v Galaxii samostatné vzniknout v mistech, kde jizZ nepozorujeme ani mezihvézdnou latku, ani
hvézdy v aktivni Casti Zivota. NadéjnéjSi je hypotéza, Ze jde o mnozstvi chladnoucich bilych
trpasliku, ktefi jsou pozUstatky vyvoje hvézd prvni generace. Vzhledem k ,zemskym® rozmérim a
nizké teploté (cca 4000 kelvinil) je zafivy vykon takovych takovychto objektt neobyéejné nizky.?%)

(r)

Integral pro celkovou hmotnost temného hala: ﬁp(R)4er2dR diverguje.
0

Az donedavna prlzkumy, hledajici velmi slabé hvézdy s nizkou teplotou a tudiz vysokym ba-
revnym indexem, naznacovaly, Ze takovych objektl je v Galaxii poskrovnu. Situace se ovSem
zcela obratila poté, co si teoretici uvédomili, ze v atmosférach téchto kompaktnich hvézd previada
molekularni vodik, ktery ovSem silné pohlcuje zafeni v Cervené a blizké infratervené oblasti spek-
tra. Tyto hvézdy se pak proti o€ekavani budou v optickém oboru tvafit jako pomérné horké hvéz-
dy s nizkym barevnym indexem. JiZ prvni pozorovani skupiny astronoml vedené Hughem C.

24)

25)
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Presto byly tyto hvézdy v okoli Slunce nalezeny. Je ovSem otazkou, zda je jejich prostorova hus-
tota dostacujici k vysvétleni temného hala Galaxie, a zejména, zda se vyskytuji i ve velmi veli-
kych vzdalenostech o galaktického centra. Jistda ¢ast baryonové latky mlze byt obsazena
v rozsahlych galaktickych oblacich plynu.

Z fady dalSich, viceméné nepfimych naznakl vSak vyplyva, Ze podstatna ¢ast ne-
viditeIné hmoty v Galaxii bude mit nebaryonovou povahu. V této souvislosti se hovofri
o reliktnich neutrinech®®) s nenulovou klidovou hmotnosti, &i o jinych, dosud jen hypo-
tetickych &asticich, které velmi slabé interaguji s béZnou latkou.

Spiralni struktura Galaxie

Na zakladé analogie s jinymi galaxiemi jiz dlouho panovala domnénka, Ze i nase Gala-
xie jevi jistou spiralni strukturu. Jeji skuteCny vyzkum zacal vlastné az v roce 1953, kdy
se podafilo hodnovérné urcit vzdalenosti hvézdnych asociaci. Pozdéji byla poloha spi-
ralnich ramen stanovena i optickym pozorovanim dalSich typu hvézdnych objekt, kte-
ré se k nim vazou. Bohuzel tuto metodu Ize pouzit jen na vySetfovani spiralni struktury
v bezprostfednim okoli Slunce. Ve vétSi vzdalenosti jsou tyto objekty pozorovatelsky
nedostupné v disledku enormné vysoké extinkce v optickém oboru spektra.

Timto neduhem netrpi sledovani vybranych objektl v dlouhovingjSich c¢astech
elektromagnetického spektra, zejména v infraCerveném a radiovém oboru. Soucasny
obraz globalni spiralni struktury Galaxie se opira zejména o radiova pozorovani ob-
lak(l neutralniho vodiku H | na vinové délce 0,21 m a molekulovych oblakd, které se

sleduji hlavné v ¢arach oxidu uhelnatého (CO).

Pfi radiovém méreni jsme schopni dostatecné pfesné urcit smér, odkud k nam zareni doty¢-
ného oblaku mezihvézdné latky pfichazi, jistym problémem je vSak stanoveni jeho vzdalenosti.
Ta se stanovuje nejCastéji pomoci namérené radialni rychlosti doty¢ného oblaku, ktera je
v rozhodujici mife ur€ena kruhovou galaktickou rotaci. Pozorovana radialni rychlost oblaku RV
pozorovaného v galaktické délce / je pak dana vztahem:

RV
Rg sin/

RV =Rg(@(R)-wg)sinl — o(R) 0o
Pomoci nalezené radialni rychlosti tak Ize urcit hodnotu uhlové rychlosti obéhu oblaku kolem cen-
tra a(R)ve vzdalenosti R. Vzhledem k tomu ze jde o funkci klesajici, Ize pomoci ni jednoznacné
urcit vzdalenost oblaku od galaktického centra. Pozorujeme-li v poloroviné odvracené od centra,
pak nam tento udaj poslouzi k jednoznacné lokalizaci oblaku v prostoru. V opaéném pfipadé pak
dostavame dvé mozna feSeni polohy, mezi nimizZ musime rozhodnout pomoci jinych kritérii, napf.
podle pozorované uhlové velikosti dotyCného oblaku. V kazdém pfipadé vSak tento krok vnasi do
interpretace pozorovani nepfijemnou nejistotu. Tato nejistota vSak neni jedina.

Predné v urcitém sméru v galaktické roviné malokdy pozorujeme jen jediny oblak, ale oblaku
celou fadu, pfi¢emz rGzné intenzivni spektralni ¢ary vysilané rdznymi oblaky se vzajemné prekry-
vaji — byva tedy leckdy sporné, jak pozorovany profil pfislusné ¢ary hodnovérné rozlozit na jed-

Harrisem (U.S. Naval Observatory) a jinych prokazala, Ze téchto bilych trpaslikii je alespon
v okoli Slunce velké mnozstvi.

%) Jedna se o ¢astice, které vznikly relativné kratce po velkém tfesku. Od ostatni latky se oddélily
ve chvili, kdy zac¢ala byt prahledna va¢i neutrinim. Koncentrace reliktnich neutrin, stejné jako re-
liktnich fotond, pfevySuje koncentraci baryont o 9 az 10 Fadu.
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notlivé slozky a pro né stanovit jejich radialni rychlost. Z nasich prizkum( spiralni struktury jsou
bohuZzel vylou¢eny velmi zajimavé oblasti ve smérech k centru a anticentru. Tam je totiz radialni
rychlost prakticky nulova a jednotlivé oblaky nelze ani rozlisit ani urcit jejich polohu. Rozhodujici
slabinou této metody je fakt, Zze velmi citlivé zavisi na nasi znalosti realného priibéhu rotacéni rych-
losti @(R) v celém rozsahu viditeIné Galaxie. Bohuzel tak dokonalou pfedstavu o vlastnostech ga-
laktické rotace zatim nemame, takZe i v8echny zavéry, které se o ni opiraji je nutno brat
s dostate¢nou rezervou.

Disledkem této situace je pak skute¢nost, Ze obrazy spiralni struktury nasi Galaxie pofizené
riiznymi metodami si odpovidaiji jen v hrubych rysech, v dllezitych detailech, jimiz maze byt i cel-
kovy pocet ramen (¢ast astronomU soudi, Ze ramena jsou c¢tyfi, jini se kloni k nazoru, ze Galaxie
ma ramena pouze dvé), se vzajemneé lisi.

Ze studii jinych galaxii plyne, ze spiralni ramena v galaxiich pomérné vérné sleduji
prubéh tzv. logaritmické spiraly, pro niz plati vztah:

Inr=a — b g,

kde r a ¢ jsou bézné polarni soufadnice bodu spiraly, pfi¢emz ovSem uhel ¢ muze
postupné nabyvat i hodnot vétSich nez 360°, a a b jsou konstanty charakterizujici spi-
ralu. Jinou charakteristikou souvisejici s konstantou b popisujici rozevreni spiraly, je
tzv. uhel otevieni® odpovidajici Uhlu, ktery svira pravodi¢ s te¢nou ke spirale. U ex-
trémné rozevienych spiral klesa uhel rozevieni @ az na 50°, u tuze zavinutych spiral
se setkavame s uhlem pfiblizné 85°. VétSina méreni nasvédCuje tomu, zZe tzv. hlavni
ramena nasi Galaxie jsou rozeviena pod uhlem cca 75°. V Galaxii se vSak vyskytu;ji i
vedlejSi ramena nebo segmenty ramen s mensim uhlem otevreni. Pfikladem takové-
ho kratkého ramene je rameno Orionu, na jehoZ vnitfni strané se nyni s nasi slunecni
soustavou nachazime.

Pokud bychom pozorovali nasi Galaxii ze strany severniho galaktického pélu, pak
budeme konstatovat, Ze galakticka rotace probiha v témze smyslu jako otaceni hodi-
novych rucic¢ek. Spiraly v Galaxii, stejné jako i v jinych spiralnich galaxii, se ,zavinuji,
pfesnéji feCeno pusobi tak, jako by je diferencialni rotace postupné utahovala. Bé-
hem nékolika otaCek by se spiraly utahly natolik, Ze by jakakoli spiralni struktura zmi-
zela. Uz BERTIL LINDBLAD (1895-1965), ktery se problematikou spiralni struktury ga-
laxii zabyval od roku 1927 az do své smrti vSak ukazal, Zze ono ,utahovani“ bude asi
jen domnélé. Vzhledem k tomu, Ze tato struktura je viceméné ,povinnd“ ve vSech
v galaxiich s diskem, je zfejmé, Ze se udrzuje po desitky otoCek galaxie. Mozné je to
jen tak, Ze pozorovana spiralni ramena nejsou tvorena stale tymiz objekty.

VSe nasvédcuje tomu, tzv. velké spiraly prostupujici celou galaxii rotuji konstantni
hlovou rychlosti (jako tuhé téleso), a to v témze sméru jako hvézdy.?’) Od centra az
po tzv. oblast korotace je galakticka rotace uhlové rychlejSi nez rotace spiralni struk-
tury. Polomér korotace, kde se obé rychlosti srovnavaji, lezi pobliz vnéjSiho okraje
spiralnich ramen. Znamena to, Ze ve vétsiné rozsahu spiralnich ramen objekty disku
prochazeji spiralnimi rameny z jejich vnitfni strany.

27) NejnovéjSi prace (viz napf. Martin Weinberg(1992) uvadéji spiralni ramena se otaceji kolem
centra Galaxie nepfili§ velkou uhlovou rychlosti cca 6 km/s/kpc. Srovnejte se Uhlovou rychlosti

s niz obiha Slunce kolem Galaxie: 24 km/s/kpc.



292 Uvod do fyziky hvézd a hvézdnych soustav

Dlouha spiralni ramena tak nejsou tvorena stale tymiz objekty, ale predstavuiji jis-
tou hustotni vinu. Objekty, které pravé prochazeji hustotni vinou se v ni ponékud po-
zdrzi a jejich prostorova hustota se zde zvysi.

Hustotni viny Ize demonstrovat tfeba jako Sifici se viny na hladiné rybnika, kde &astice ve viné
se pribézné méni. Jesté lépe Ize hustotni vinu demonstrovat situaci, ktera nastane na dalnic,
jestlize na ni existuje usek se snizenou pfikdzanou rychlosti. Z ptaci perspektivy uvidime, Ze
v tomto Useku se nachazi mnohem vice aut nez jinde. Pokud by se znacky s pfikazanou rychlosti
jesté navic zvolna posouvaly kupfedu, byla analogie jesté dokonalejsi.

S teorii hustotnich vin pfisli uz v poloviné Sedesatych let 20. stoleti Cinsko-americky astronom
CHIA CHIAO LIN a AmeriCan FRANK H. SHU, ktefi dokazali, ze jejich spiralni tvar je zcela pfiroze-
nym dlsledkem jakéhokoli velkoSkalového naruseni rozloZeni hustoty hvézd v galaktickém disku.
Pokud zapocCitame vzajemné gravitacni interakce mezi jednotlivymi hvézdami disku, vyplyne
nam, ze by uvedena struktura méla pretrvavat a rotovat jako tuhé téleso. Zlistava vSak otevienou
otazkou, jak je mozné, ze se hustotni viny tfeba v nasi Galaxii pfece jen Casem nerozplynou, ne-
rozmazou. Zda se, ze zde musi setrvale pUsobit efekty trvale narusujici valcovou symetrii disku,
jako je napf. pritomnost centralni pricky nebo dostate¢né hmotnych galaktickych souputnikd, ja-
kymi je tfeba Velké Magellanovo mra¢no.

Skutecné zvySeni prostorové hustoty v oblasti spiralnich ramen je ovSem pomérné
nevyrazné a spiralni struktura, pokud by byla definovana pouze hvézdami, jez se
pravé pfi své pouti zdrzuji v oblasti ramen, by nas asi stézi upoutala. Mnohem dulezi-
téjSi z tohoto hlediska je chovani molekulovych oblaku, které pfi svém obéhu kolem
centra Galaxie doslova tvrdé ,narazi“ na spiralni rameno. Oblaky se po narazu zplos-
ti, zahusti se, coz v nich podpofi vznik novych hvézd, zejména pak hmotnych a tudiz
silné zarivych. Ty pak diky svému mimoradnému vykonu znackuji misto svého zrodu.
Vzhledem k tomu, Ze se Zivotni doby téchto hmotnych hvézd pocitaji jen na miliony Ci
desitky milionl let, nevzdali se za cely svUj aktivni zivot pfili§ daleko od mista svého
zrodu. To je pak pficinou toho, Ze kratce zijici, avSak neprehlédnutelné objekty, jako
jsou asociace OB a oblasti H I, jevi tak silnou vazbu na spiralni strukturu a ¢ini ji na-
padnou.

Ve vétSiné spiralnich galaxii pozorujeme kromé dlouhych spiralnich ramen, jez
zfejmé jsou vysledkem existence kvazistabilnich hustotnich vin v galaktickém disku, i
kratka, nejvySe 30° dlouha, tzv. flokulova spiralni ramena, ktera mohou mit jiny puG-
vod. Uz v roce 1976 M. W. MUELLER a W. DAvID ARNETT navrhli hypotézu trefné
oznacCovanou jako hypotézu ,lesniho pozaru®. Jestlize se v galaktickém disku objevi
oblast, kde vznikly dostate¢né hmotné hvézd, které svuj zivot konc&i vzplanutim su-
pernovy, vytvari se kolem tohoto ohniska po Case Sifici se razova vina, ktera stlacuje
molekulové oblaky, na néz pfitom narazi. Pokud to zpUsobi vznik dalSich hmotnych
hvézd a naslednou dezintegraci oblakl, pak pozorujeme v prostoru bublinu relativné
prazdného prostoru, ktera se zvolna $ifi a na svém okraji zachvacuje dalsi, dosud
nedotcené oblasti prostoru. Pokud by nebylo diferencialni rotace, tak by tvar oblasti
,Sificiho se lesniho pozaru“ byl zhruba kruhovy. Diferencialni rotace tento tvar po-
stupné deformuje v elipsu a posléze v segment spiraly. Zda se, Ze takto by bylo
mozné vysvétlit i vznik vedlejSiho ramene Orionu, na jeho vnitfnim okraji se nachazi
Slunce.
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9.4 Vyvoj hvézd a mezihvézdné latky v Galaxii

Existence hvézdnych populaci s odliSnym stafim, chemickym sloZenim a kinematic-
kymi vlastnostmi je dusledkem specifického vyvoje generaci hvézd a zejména pak
vyvoje rozlozeni, pohybovych vlastnosti a chemického slozeni mezihvézdné latky,
Z niz se hvézdy tvori.

Stredni vzdalenosti hvézd v Galaxii jsou Fadové 108 vétsi nez jejich rozméry, rela-
tivné pomalé jsou téz jejich pohyby — stfedni vzdalenost mezi sebou hvézdy urazi
zhruba za 10° let. Doba mezi dvéma po sobé& nasledujicimi srazkami nebo t&snymi
pfiblizenimi, pfi nichZ by vyrazné zménil pohybovy stav tésné prolétajicich hvézd, je
mnoho Fadu delSi nez je stafi vesmiru. Srazky a tésna pfiblizeni mezi hvézdami
v Galaxii tak neni tfeba uvazovat (jedinou vyjimkou je oblast v v bezprostfednim okoli
centra Galaxie), stejné tak neni nutno uvazovat dynamické dasledky prichodu hvéz-
dy oblaky mezihvézdné latky — tato prostfedi jsou natolik Fidka, Ze jimi hvézdy proni-
kaji bez odporu. Z toho ovSem vyplyva, ze kinematika hvézd je od jejich vzniku ne-
ménna, jejich pohyb odpovida naprosto vérné pohybu zarodecného materialu,
z néhoz tyto hvézdy vznikly.

Stejné tak plati, Ze povrchové vrstvy hvézd si prakticky po celou dobu aktivni exis-
tence hvézdy podrzuji chemické slozeni odpovidajici chemickému sloZeni oblaku
mezihvézdné latky, z néhoz vznikly. Toto je dusledek skutecnosti, Ze po svém vzniku
se hvézda ddkladné a kompletné promichava pred tim, nez se stane hvézdou hlavni
posloupnosti. Jakmile se vSak v jejich centralnich oblastech zaZzehnou termonuklear-
ni reakce, dostate¢né ucinné kompletni promichavani ve hvézdé ustane, takze zplo-
diny jaderného hofeni se do hornich vrstev hvézdy, které jsou pfistupny pozorovani,
nedostanou. Tato situace trva prakticky po celou dobu aktivniho Zivota hvézdy.?®)
Pozorované povrchové chemické slozeni hvézdy tak velice dobfe odpovida pocatec-
nimu chemickému sloZeni oblaku mezihvézdné latky, z néhoz hvézda vznikla.?®)

Vyvoj rozlozeni, pohybu a chemického slozeni mezihvézdné latky je i kliCem
k pochopeni vyvoje Galaxie jako celku, a zejména pak jeji hvézdné slozky.

Etapy vyvoje

0) Kratce po velkém trfesku vznikly v vesmiru fluktuace latky, v nichz hmotnostné pre-
vladala temna latka. Jedna z nich, o hmotnosti biliond Slunci se G€inky vlastni gra-
vitace usporadala do viceméné sféroidalniho Utvaru s vyraznou koncentraci latky
k centru. Tato gravitaéni jdma zacala vychytavat baryonovou latku tvofenou ze

28) Ke kontaminaci dojde az zavérecnych fazich jaderného hofeni, kdy se hvézda stava rozmér-

nym obrem asymptotické vétve. Tehdy se také produkty jaderného hofeni dostavaji do prostoru
prostfednictvim velmi silného hvézdného vétru.

29) Jistou vyjimkou jsou tzv. chemicky pekuliarni hvézdy, jejichz povrchové vrstvy vykazuiji ¢asto
velmi neobvyklé chemickém sloZeni. To je vysledkem subtilnich procest chemické diferenciace
latky, k niz dochazi u hvézd ranych typl s mimofadné klidnymi atmosférami.
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70 % vodikem a z 30 % heliem, tedy prvky, které vznikly v pfedchazejicich etapach
vyvoje vesmiru. Tato latka zvolna padala smérem k centru zarodku Galaxie.

1) V centru budouci Galaxie se postupné shromazdil mirné zplostély oblak, slozeny
z vodiku a helia, ktery zpoc€atku jen pomalu rotoval. Pohyby plynu v ramci oblaku
byly chaotické, neusporadané. Velice rychle zde zfejmé vznikla uplné prvni gene-
race relativnd@ hmotnych hvézd, hypotetickych hvézd tzv. populace 111.°°) Tyto
hvézdy po nékolika milionech letech aktivniho Zivota dospély k zavéru svého
vnitfniho jaderného vyvoje a vybuchly jako supernovy typu Il. Tésné pfed viast-
nim vzplanutim se v téle hvézdy ustavily mimorfadné podminky, pfi nichz vzniklo i
mnozstvi prvkl tézSich nez helium. Nasledny vybuch pak vnéjsi ¢asti obohacené
o téz8i prvky rozmetal do prostoru. Cary hvézdy se rozletély do okoli a pozdéji
promisily se mezihvézdnym vodikem a heliem a vytvorily tak zarode¢ny material,
z néhoz pak zacaly vznikat dalSi generace hvézd.

2) Z mezihvézdného plynu slozeného z vodiku, helia a malou pfimési tézSich prvku
(Z < 1 %) se zacala tvofit dalSi generace hvézd, kterou bézné oznacujeme jako
hvézdy populace Il nebo hvézdy tzv. sféroidalni slozky Galaxie. Pohyby nové
vzniklych hvézd jsou nahodilé, neusporadané, hvézdy vytvareji jen mirné zplosté-
ly sféroid. V této dobé vSeobecného dostatku zarodecné mezihvézdné latky také
vzniklo nékolik stovek gigantickych gravitatné vazanych, sféricky symetrickych
kulovych hvézdokup. Stafi hvézd této generace Cini 10 az 15 miliard let, takze
mezi aktivnimi hvézdami této skupiny se nesetkame s objekty o hmotnosti vétsi
nez 1,2 Slunce. NejjasnéjSimi hvézdami jsou Cerveni obfi &i pFislusSnici asympto-
tické vétve obrl (Asymptotic Giant Branch). V okoli Slunce se hvézdy této druhé
generace prozradi relativné vysokou rychlosti (tzv. vysokorychlostni hvézdy).
| tyto hvézdy ke konci svého Zivota se zbavuji své latky v dusledku pulzaci a sil-
ného hvézdného vétru. V pfipadé AGB hvézd, v nichz konvekce €as od ¢asu za-
sahne i do slupky, v niz probihaji vodikové reakce cyklu CNO (zvySeny vyskyt
dusiku) uhlikokyslikového jadra, nékdy i do slupky, v niz hofi heliové reakce (zvy-
Seny vyskyt uhliku a kysliku), se do prostoru dostavaji kromé vodiku a helia i
atomy tézsich prvku, zejména pak skupiny C, N, O. DalSi obohaceni o téZsi prvky
sebou pfinaseji vybuchy supernov.

3) Zatimco ke srazkam a tésnym pfiblizenim hvézd v Galaxii prakticky nedochazi, ke
srazkam cCastic mezihvézdného plynu dochazi relativné ¢asto. Vzajemné interak-
ce Castic v turbulentnim prostredi jsou pficinou vnitfniho tfeni, jeZ vede k tomu, ze
se rychlosti v ramci oblaku mezihvézdné latky postupné vyrovnavaji. Ty Casti, kte-
ré maji maly moment hybnosti klesaji k centru, ty s vysSi hybnosti jsou odesilany
k periférii. Disperze nahodnych rychlosti ve sméru kolmém k roviné Galaxie po-

*%) Tyto hvézdy se v dusledku kratké Zivotni doby do dnesnich dnii nedochovaly.
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stupné klesa, &astice postupné sestupuji k roviné Galaxie.®') V pohybu kolmém
zahy prevladne hlavni smér, smér galaktické rotace. Rychlosti se vyrovnaji, po-
hyb C€astic plynu se stane vice Ci méné kruhovym. VnéjSi Cast sféroidu mezi-
hvézdné latky se pozvolna méni ve stale se ztencujici rotujici disk. V disku se ob-
jevuje naznak spiralni struktury. Z mezihvézdného materialu se utvafi generace
starSich hvézd populace |, hvézd populace tzv. starého disku. Obsah tézSich prv-
ku zde pfesahuje 1%, vSechny hvézdy kolem stfedu Galaxie putuji v jednom smé-
ru, vSechny jevi koncentraci k roviné Galaxie. Jejich stafi se pohybuje mezi 10 az
5 miliardami let, coz ovSem znamena, ze i zde se nesetkavame s pfilis hmotnymi
hvézdami: nejhmotnéjSi, dosud aktivni pfislusnici starého disku nejsou hmotngjsi
nez 1,5 M. NejjasnéjSimi hvézdami jsou tudiz Cerveni obfi a obii AGB.

4) P¥i dalSich srazkach Castic mezihvézdného plynu pada vesSkera latka do velmi ten-
kého disku v galaktické roviné. Supernovy a AGB hvézdy dale obohacuji mezi-
hvézdnou latku, takze jeji zastoupeni Z dosahne v extrémnich pfipadech 5%.
V tenkém disku pozorujeme plocha spiralni ramena, kde se soustfeduji molekulova
oblaka, z nichz vznikaji mladSi hvézdy populace |, hvézdy mladSiho ¢i nejmladSiho
hvézdné disku. Nové hvézdy vznikaji i v souCasnosti. NejjasnéjSimi hvézdami jsou
velmi hmotné, kratce Zijici hvézdy extrémni populace I, které svym vyskytem znac-
kuji misto svého zrodu — spiralni ramena. Praveé jim spiralni galaxie v sou¢asnosti
vdéci za podstatnou Cast své iluminace ve vnéjSich ¢astech hvézdy.

Vyvoj centralnich oblasti Galaxie

VySe uvedené etapy se tykaji vyvoje hvézdné slozky nachazejici ve vnéjSich ¢astech
této obfi soustavy. Vprostied Galaxie, Cili v oblasti galaktické vyduté a jadra, se na-
chazeji rizné staré hvézdy s mensSim obsahem tézSich prvkl, najdeme tu i mezi-
hvézdnou latku. Ta tam neustale pada z vnéjSich Casti galaxie, zejména z galak-
tického hala. Jde vesmés o latku uvolnénou béhem vyvoje hvézd populace Il a neni
proto tak zneciSténa tézSimi prvky, produkty jaderného hofeni. Svym vzhledem a
vlastnostmi se tato oblast podoba obfi kulové hvézdokupé nebo eliptické galaxii.
Dluzno poznamenat, Ze i zde v souCasnosti vznikaji nové hvézdy, vesmés malo
hmotné.

Dynamiku vlastniho centra Galaxie ovliviiuje masivni centralni €erna dira, ktera pohlcuje ¢ast
okolni mezihvézdné latky, ¢ast latky vyfukuje do prostoru, zpravidla ve sméru kolmém k roviné
Galaxie. Pusobi pfimo i na hvézdy, které projdou jeji blizkosti, pfi velmi tésnych prichodech
hvézdy slapovymi silami trha.

Povaha vyvoje galaxii, galakticky kanibalismus

Okamzity vzhled galaxii zavisi pfedevS§im na tempu, jimiz zde v posledni dobé vzni-
kaly hmotné zarivé hvézdy. Proces tvorby novych hvézd v galaxiich neni pfitom ani

*1) Uvedeny proces se nijak nedotyka latky vnéjsiho sféroidu skryté (temné) latky. Castice latky

neinteraguji ani ¢asticemi bé&zné latky, ani mezi sebou, ke srazkam tu tedy nedochazi, oblak se
zUstava ve své plvodni podobé po celou dobu vyvoje Galaxie.
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zdaleka rovnomeérny, ob&as muzeme byt svédky vybuchu procesu vznikani novych
hvézd, jindy zase obdobi relativniho utlumu, kdy jsou galaxie potemnélé, protoze zde
chybéji hmotné zafivé hvézdy. Pro vysvétleni téchto cykli se dobfe uplatriuji mate-
matické modely puvodné vybudované pro ekology. Znovu se potvrzuje, Zze vyvoj slo-

Vigvivy

Dilezitym momentem ve vyvoji a vnéjsim vzhledu galaxie je tzv. galakticky kanibalismus —
slévani bud celych galaxii nebo jejich ¢asti pfi vzajemném, nejlépe ne prilis prudkém setkani.
Stava se pravidlem, Ze pfi takovém setkani si ¢ast galaxie pfivlastni hmotnéjSi nebo koncentro-
vanéjsi galaxie.32) Privlastnény mezihvézdny material se pfi aktu galaktického kanibalismu pfité-
ka zvenci a stfetava se s mistni mezihvézdnou latkou, zahustuje ji a dochazi zde k sou€asnému
vzniku i nékolika tisicu i statisicl hvézd. Velci galakti¢ti kanibalové jsou obklopeni tisici kulovych
hvézdokup, které, na rozdil od nasi Galaxie, mohly vzniknout teprve nedavno. V bezprostfednim
okoli pozorujeme projevy kanibalismu mezi nasi Galaxii a jejimi galaktickymi souputniky, relativ-
né velké Magellanovy mraky nevyjimaje.

9.5 Literatura, ulohy
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Ulohy a problémy

1. DokaZte, Ze aproximujeme-li velikost hmotnosti latky Galaxie o poloméru R blizkém R
modelem M(R) = M(R,) (R/R,)" , pak plati pro Oortovu konstantu A = (3-a)/4 ax.
Z pozorované hodnoty A a B odvodte velikost parametru o a fyzikalné interpretuijte.

2. Podle dvouparametrického modelu hala tvofeného temnou hmotou:

__ Po
o) 1+ (rfa)?

kde po =5,9 110" M_ kpc® =4,0 -10%" kg m® a a = 2,8 kpc, vypodtéte pro vzdalenost Slunce r
= 8 kpc hustotu temné latky a jeji hmotnost obsazenou v objemu nasi Zemé.

[p=4,4-10%kgm?® 0,5 kg (!)]

%2) Hlavni roli pfi procesu kanibalismu hraji neviditelné sféroidy (hala) temné latky. Jsou to jejich

vlastnosti, jez urcuji, ,ktera z galaxii vyhraje“. V optickém oboru jsme svédky az vysledk( toho
stfetnuti, kdy se mezi jinak relativné vzdalenymi galaxiemi realizuji rdzné mosty, vlakna, feky ku-
dy proudi latka z jedné galaxie do druhé.
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3. Vypoctéte absolutni bolometrickou hvézdnou velikost a zafivy vykon v jednotkach slu-
necnich pro pfipad chladnoucich bilych trpaslikil — kone¢né faze vyvoje hvézd prvni ge-
nerace. Pfedpokladejte, Ze R = 8000 km, T, = 4000 K.

4. Zjistéte jakou by méla celkovou hvézdnou velikost galakticka vydut, pokud by zde nepu-
sobila mezihvézdna extinkce. Predpokladejte, Ze obsahuje asi 20 miliard hvézd, jejich
stfedni absolutni jasnost odpovida jasnosti Slunce.
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