STAVBA A VÝVOJ HVÌZD

Petr Harmanec Astronomický ústav Univerzity Karlovy

23. kvìtna 2001

1 Úvodem

Po dlouhou dobu zùstávala otázka fyzikù a astrofyzikù, proè hvìzdy vydr¿í bez viditelné zmìny záøit tak dlouho, nezodpovìzena. Jeźtì v 19. století existovaly úvahy o tom, zda je mo¿né, aby Slunce získávalo svou záøivou energii chemickými reakcemi, tedy spalováním tuhých èi tekutých látek. Názor, ¿e to není pravdìpodobné, vyslovil ji¿ John Herschel. Lékaø J.R. Mayer uva¿oval r. 1846 o tom, ¿e by Slunce mohlo získávat energii dopadem meteoritù. Bylo ale odhadnuto, ¿e by k dosa¿ení potøebného záøivého výkonu muselo na Slunce ka¿dou sekundu dopadat 2.10^{12} tun hmoty a takový pøírùstek hmoty by se musel mìøitelnì projevit na zmìnì drah planet. H. von Helmholtz roku 1854 odhadl, ¿e i pøi nejenergetiètìjźím spalování vodíku a kyslíku na vodu by Slunce pøi své hmotnosti vydr¿elo svítit pouze málo pøes 3000 let. Pøiźel místo toho s hypotézou, ¿e Slunce záøí díky uvolòování energie gravitaèním smrźżováním. To by zajistilo záøivou stabilitu na nìjakých 40 miliónù let. Nicménì zlepźující se odhady stáøí Zemì vylouèily i tuto mo¿nost, tøeba¿e { jak uvidíme { se gravitaèní kontrakce v urèitých stádiích hvìzdného vývoje skuteènì významnì uplatòuje. Teprve koncem tøicátých let dvacátého století byl nalezen hlavní zdroj stabilního záøení hvìzd: jaderná syntéza prvkù, zejména sluèování vodíku na helium { viz napø. Weizsäcker (1937), Bethe a Critch˛eld (1938) a Bethe (1939). Tím byla otevøena cesta ke konstrukci realistických modelù stavby a vývoje hvìzd.

Je tøeba si uvìdomit, ¿e témìø celá dosavadní teorie stavby a vývoje hvìzd je vybudována a propoètena za pomoci jednorozmìrných modelù sféricky symetrických hvìzd. Toto zjednoduźení má své oprávnìní. Ukazuje se toti¿, ¿e hmota hvìzd má vysoký stupeò koncentrace smìrem ke støedu. Vźechny stavové velièiny lze proto pro daný model hvìzdy pova¿ovat za funkce jediné promìnné, napø. vzdálenosti R od støedu hvìzdy èi hmoty M_R obsa¿ené v kouli o polomìru R.

Pøesto je dobøe si uvìdomit, jaká dalźí zjednoduźení jsou èinìna: • Zanedbává se rotace hvìzd (odstøedivá síla, zmìna tvaru hvìzdy, diferenciální rotace). Modely, které berou rotaci hvìzd v potaz a opouźtìjí pøedpoklad sférické symetrie, existují zatím jen ve velmi zjednoduźené formì, jak o tom bude øeè pozdìji.

• Zanedbávají se mo¿ná magnetická pole a jejich vliv na stavbu hvìzdy.

• Pou¿ívá se nedokonalá teorie konvekce, která empiricky volí pomìr mezi støední volnou dráhou konvektivního elementu a jeho lineárním rozmìrem; pøedpokládá se, ¿e termodynamické procesy v nitru hvìzdy probíhají adiabaticky, co¿ je ale dobrá aproximace.

• Pøetrvává urèitá nepøesnost v hodnotách extinkèních (=opacitních) koe˛cientù hvìzdné látky (i kdy¿ se situace v posledních letech hodnì zlepźila) a tyto koe˛cienty se pro výpoèty hvìzdných niter pou¿ívají støedované pøes celé elektromagnetické spektrum.

• Pøetrvává i nejistota v urèení úèinných prùøezù jaderných reakcí, co¿ vede obecnì k vìtźím chybám v èasové źkále, ne¿ v povrchových charakteristikách modelových hvìzd. Podle nejnovìjźích studií se nejistoty v urèení úèinných prùøezù reakcí pohybují v rozmezí 5 a¿ 40 %.

2 Obecné zákonitosti a fyzikální vztahy

2.1 Základní pojmy

Hybnost, té¿ impuls, rusky kolièestvo dvi¿enija je ⃗p = m · ⃗v, (1) kde ⃗v je rychlost pohybu hmotného bodu o hmotì m. Hybnost lze stejnì jako rychlost pova¿ovat za vektor. První Newtonùv zákon setrvaènosti lze zapsat ve formì d⃗p dt = 0. (2)

Druhý Newtonùv zákon síly stanoví, ¿e èasová zmìna hybnosti je rovna výslednici pùsobících sil ⃗F : d⃗p dt = ⃗F . (3)

Pojmy teploty, hustoty a tlaku

Teplota T V klasickém pojetí se vychází ze zjiźtìní, ¿e jsou-li teplejźí a chladnìjźí tìleso èi látka v kontaktu, tepelný rozdíl mezi nimi rychle zmizí a ustaví se tepelná rovnováha. Dále je z pozorování zjiźtìno, ¿e èím je látka teplejźí, tím vìtźí je její objem. Teplota látky se proto mù¿e de˛novat jako míra objemu nìjaké standardní látky a kalibrovat napø. bodem tání ledu a varu vody pøi konstantním zvoleném tlaku.

Hustota ρ je mno¿ství hmoty v objemové jednotce. Tlak P je síla, kterou èástice plynu v daném místì pùsobí na jednotku plochy. Tlak v daném místì pùsobí ve vźech smìrech stejnì.

Støední hmotnost èástic smìsi plynu Relativní hmotnosti atomù jednotlivých chemických prvkù èi isotopù se nazývají atomovými hmotnostmi. Za jednotku atomové hmotnosti byla v minulosti pøijímána^1_{16} atomové hmotnosti atomu kyslíku. V souèasnosti je pøijímána pøesnìjźí de˛nice: Za jednotku relativní amotové hmotnosti se pøijímá^1_{12} klidové hmotnosti nuklidu uhlíku^{12}_6 C. Atomová hmotnost atomu vodíku èiní A_H = (1, 00782504679 ± 0, 00000000013) a ve stejných jednotkách se obecnì de˛nují relativní èásticové hmotnosti atomù, molekul, elektronù, fotonù a podobnì.

Gramatomem nebo grammolekulou se nazývá takové mno¿ství nìjakého chemického prvku, molekuly èi èástice, jeho¿ hmotnost je èíselnì rovna atomové èi obecnì èásticové váze ve výźe uvedených relativních jednotkách. Ve starźí literatuøe se tato hmotnost èasto nazývá molekulovou váhou (molecular weight) a obvykle se oznaèuje symbolem μ. Zde budeme mluvit o molekulové hmotnosti s tím, ¿e budeme chápat, ¿e tento pojem se vztahuje jak na plyn slo¿ený z molekul, tak na plyn atomový èi na plasma slo¿ené z iontù a volných elektronù. Platí tedy, ¿e molekulová hmotnost vodíku èiní

μ_H = (1, 00782504679 ± 0, 00000000013) g mol^{−1} (4)

Mìjme m gramù vodíku. To bude pøedstavovat n atomù vodíku. Nyní mìjme uskupení rovnì¿ n atomù jiného prvku s molekulovou hmotností μ. Hmotnost tohoto souboru atomù zøejmì bude

m^′ = m μ μ_H . (5)

Z toho vyplývá Avogadrùv zákon: Gramatom libovolné látky obsahuje v¿dy stejný poèet èástic dané látky, N_0. Èíslu N_0 se øíká Avogadrovo èíslo a numericky jej mù¿eme urèit napø. pro atom vodíku tak, ¿e jeho atomovou hmotnost dìlíme skuteènou hmotností jednoho vodíkového atomu

m_H = 1, 67353252 × 10^{−24} g. (6)

Dostaneme tak

N_0 =

A_H m_H

= 6, 02214199 × 10^{23} mol^{−1} (7)

a platí, ¿e objem gramatomu je V = μ ρ . (8)

Nyní pøedpokládejme, ¿e 1 g smìsi plynu obsahuje w_E gramù elementu E a 1 g elementu E obsahuje α_EN_0 èástic. Pak 1 g smìsi obsahuje α_Ew_EN_0 èastic elementu E a celkový poèet èástic 1 g smìsi je n = N_0 ∑ E α_Ew_E. (9)

Èasto se uva¿uje poèet èástic v objemové jednotce (particle density) N. Platí zøejmì N = ρn = ρN_0 ∑ E α_Ew_E. (10)

Støední molekulovou hmotnost smìsi μ lze opìt podle Avogadrova zákona de˛novat jako v gramech vyjádøenou hmotnost souboru N_0 èástic smìsi. Zøejmì tedy platí μ = N_0 n = 1 ∑ E α_Ew_E . (11)

Povźimnìme si jeźtì, ¿e pro neutrální plyn bude zøejmì

α_E = 1 A_E . (12)

Oznaèíme-li jeźtì Z_E náboj elementu E, pak pøi úplné ionizaci vznikne z 1 atomu Z_E elektronù a 1 iont, tedy Z_E + 1 èástic, a bude tedy

α_E =

1 + Z_E A_E . (13)

2.2 Stavová rovnice Stavovou rovnicí se nazývá funkèní závislost mezi stavovými velièinami popisujícími vlastnosti nìjaké smìsi plynu èi plasmatu, tedy vztah mezi tlakem, hustotou (èi objemem) a teplotou.

Stavová rovnice ideálního plynu Ideálním plynem se nazývá soubor dokonale elastických, hladkých a sférických èástic, splòujících následující tøi podmínky:

1. Rozmìry èástic jsou mnohem menźí ne¿ jejich støední volná dráha mezi srá¿kami, tak¿e je lze pova¿ovat za hmotné body.

2. Trvání srá¿ky je mnohem kratźí ne¿ doba volného pohybu mezi srá¿kami.

3. Èástice na sebe navzájem mimo srá¿ky nepùsobí ¿ádnými pøita¿livými èi odpudivými silami, to znamená, ¿e mimo srá¿ky se pohybují konstantní rychlostí a po pøímce, jejich energie je výluènì kinetická.

Proto¿e tlak P v látce závisí pouze na jejím vniøním stavu, nikoliv na tvaru, který zaujímá èi na její celkové hmotì M, závisí tlak zøejmì na teplotì t a hustotì ρ èi speci˛ckém objemu v t.j. objemu, který zaujímá jednotková hmota. Je tedy v = ρ^{−1} a P = f(v, t). (14) Podle Boyleova-Maroittova zákona je souèin tlaku a speci˛ckého objemu plynu pøi konstantní teplotì rovnì¿ konstantní, co¿ znamená, ¿e stavová rovnice musí mít tvar P v = h(t), (15) kde h(t) je nìjaká funkce teploty. Proto¿e pøi konstantním tlaku je ale teplota závislá na rozdílu mezi aktuálním objemem a referenèním objemem (napø. pøi nulové teplotì), platí t = (v − v_0) × g(P ), (16) kde indexem 0 jsou znaèeny hodnoty velièin pøi teplotì 0^∘C a g(P ) je nìjaká funkce tlaku.

Podle Gayova-Lussacova zákona zvìtźí vźechny plyny pøi zahøátí z 0^∘C na 1^∘C svùj objem o α (zhruba 1/273-tinu) svého objemu, který zaujímají pøi teplotì 0^∘C. Pro t = 1 je tedy

v − v_0 = αv_0, 1 = αv_0g(P ) a P v_0 = h(t_0). (17) Eliminací velièin v, v_0 a funkce g(P ) s vyu¿itím pøedchozích vztahù dostáváme v − v_0 = t/g(P ) = αtv_0, (18) tak¿e

h(t) − h(t_0) = P (v − v_0) = αtP v_0 = αth(t_0), (19) a tedy lineární teplotní závislost h(t) = h(t_0)(1 + αt). (20) Stavová rovnice pak nabývá tvar P = h(t_0)v^{−1}(1 + αt). (21)

Vìci se zjednoduźí zavedením absolutní teploty T , pro ní¿ je nulový bod tání ledu 1/α^∘C, tedy asi 273^∘C. Je pak t = T − α^{−1}, tak¿e P = h(t_0)v^{−1}(1 + αT − 1) = αh(t_0)v^{−1}T. (22) Po zavedení absolutní teploty není ji¿ mírou teploty rozdíl dvou objemù, ale objem sám.

Jestli¿e místo speci˛ckého objemu budeme uva¿ovat objem 1 gramatomu, který pro vźechny plyny obsahuje stejný poèet èástic, bude ve stavové rovnici místo konstanty αh(t_0) konstanta ℜ = (8, 314472 ± 0, 000015) J mol^{−1}K^{−1}, (23) které se obvykle øíká universální plynová konstanta.

Stavová rovnice ideálního plynu nabude pak tvar P = ρ μ ℜT. (24) Stavovou rovnici lze rovnì¿ odvodit ze statistické fyziky pro klasické Maxwellovo rozdìlení èástic ve tvaru P = N_V V kT, (25) kde N_V je poèet èástic v objemu V a

k = (1, 3806503 ± 0, 0000024) × 10^{−23}J K^{−1} (26) je Boltzmannova konstanta.

Pokud zvolíme objem jednoho gramatomu, bude N_V = N_0 a podle (8) mù¿eme stavovou rovnici zapsat ve tvaru P = ρ μ N_0kT. (27) Mezi pou¿itými konstantami platí tedy zøejmì vztah ℜ = kN_0. (28) Nìkdy se lze setkat i se zápisem stavové rovnice ve tvaru P = ρ μ A_H m_H kT, (29) kde bylo Avogardovo èíslo eliminováno pomocí vztahu (28). (Nìkteøí autoøi dokonce místo pøesné molekulové hmotnosti vodíku berou A_H = 1 a zapisují stavovou rovnici ve tvaru P = ρ μ k m_H

T, (30)

jako napø. Aller 1953, 1963.)

Stavová rovnice hvìzdné látky Prostøedí ve hvìzdách je tvoøeno smìsí plasmatu, plynu a záøení. Plasma tvoøí obvykle zhruba 95% celkové hmoty hvìzdy. Pouze vrstvy v blízkosti povrchu hvìzdy jsou ve stavu neúplné ionizace. Zejména u ménì hmotných hvìzd je navíc v centrálních èástech tak vysoká koncentrace hmoty, ¿e tam dochází ke stavu degenerace. Pøi hustotách nad asi 10^9 kg m^{−3}, nabývá tato degenerace relativistický charakter. To nastává a¿ v nitrech bílých trpaslíkù.

Vzhledem k tomu, ¿e napø. podle klasického Maxwellova rozdìlení je nejpravdìpodobnìjźí rychlost èástice v_M dána vztahem

v_M = √ 2kT m , (31)

kde m a T jsou hmotnost a teplota èástice a k Boltzmannova konstanta, je zøejmé, ¿e kinetické rychlosti èástic jsou klesající funkcí jejich hmotnosti. Stupeò degenerace iontù je proto mnohem menźí ne¿ pro elektrony. Ukazuje se, ¿e alespoò v oblastech nerelativistické degenerace lze ionty pova¿ovat za nedegenerované, chovající se jako èástice ideálního plynu. Iontová degenerace nastupuje a¿ pøi hustotách nad 10^{12} kg m^{−3}.

Zajímáme-li se o stavovou rovnici hvìzdné látky, mù¿eme uva¿ovat jednotlivì tlak iontù P_i, tlak volných elektronù P_e a tlak záøení P_r. Podle Daltonova zákona bude toti¿ výsledný tlak aritmetickým souètem jednotlivých pøíspìvkù, tedy

P = P_i + P_e + P_r. (32)

Jak si uká¿eme v dalźím výkladu, lze s vysokou pøesností pova¿ovat nitro hvìzdy za absolutnì èerné tìleso a pro tlak záøení si odvodíme vztah

P_r = a 3 T^4, (33) kde a = 7, 565767 × 10^{−16} W m^{−3} K^{−4} (34) je Stefanova-Boltzmannova konstanta.

Bývá zvykem oznaèovat pomìr tlaku plynu P_g, kde P_g = P_i + P_e (35) k celkovému tlaku symbolem β, tak¿e lze dále psát βP = P_g = P − P_r, (36) a vzhledem k výrazu pro tlak záøení také β = 1 − aT^4 3P . (37) Vzhledem k tomu, co jsme si ji¿ øekli døíve o stavové rovnici ideálního plynu, víme, ¿e v nedegenerovaných oblastech hvìzdy mù¿eme tlak plynu popsat pomocí støední atomové hmotnosti a stavová rovnice hvìzdné látky bude mít tvar P = ρ μ ℜT + a 3 T^4. (38) V oblastech elektronové degenerace je situace slo¿itìjźí a musíme uva¿ovat ionty a elektrony zvláźż. Mù¿eme ovźem pøedpokládat, ¿e elektronová degenerace se uplatòuje pouze v situacích, kdy je plyn ji¿ plnì ionizován, tak¿e vzhledem k døíve øeèenému mù¿eme pro atomovou hmotnost iontù μ_i a volných elektronù μ_e psát μ^{−1}_i = ∑ E w_E A_E , μ^{−1}_e = ∑ E Z_Ew_E A_E . (39)

Pro støední molekulovou hmotnost plasmatu tedy zøejmì platí μ^{−1} = μ^{−1}_i + μ^{−1}_e . (40) Pro poèty iontù a elektronù v objemové jednotce mù¿eme tak psát N_i = ρ

N_0 μ_i , N_e = ρ N_0 μ_e . (41)

Jak ji¿ bylo øeèeno, zùstavají ionty i za velmi extrémních podmínek prakticky nedegenerované, tak¿e stavová rovnice intového plynu zùstává ve tvaru P_i = ρ μ_i N_0kT. (42)

Pro degenerovaný elektronový plyn je ovźem tøeba pou¿ít kvantovou statistiku, která pro nerelativistickou degeneraci vede na následující vztahy pro poèet elektronù v objemové jednotce a pro elektronový tlak

N_e = 4π h^3

(2m_ekT )^{32} F 1_2 (ψ) (43) a P_e = 2 3 F 3_2 (ψ) F 1_2 (ψ)

N_ekT (44)

kde h je Planckova konstanta, m_e hmotnost elektronu, ψ t.zv. parametr degenerace (èím vyźźí hodnota, tím vyźźí stupeò degenerace) a F_k(ψ) = ∞∫ 0 u^kdu e^{u−ψ} + 1 . (45)

S vyu¿itím vztahu (41) dostaneme ρ = 4π N_0h^3

(2m_ek)^{32} μ_eT^{32} F 1_2 (ψ) (46) a P_e = 2 3 F 3_2 (ψ) F 1_2 (ψ) ρ μ_e ℜT. (47) To jsou ovźem parametrické rovnice a poèítat parametr ψ napø. z rovnice (46) z hustoty a teploty pøímo by nebylo snadné. Naźtìstí existuje nìkolik velmi dobrých aproximací. Zde se pøidr¿íme aproximaèního vzorce z práce Larson a Demarque (1964), který pro ψ < 30 dává chybu menźí ne¿ 0,02 %: 2 3 F 3_2 (ψ) = F 1_2 (ψ)

(1 + 0, 1938F 1_2 (ψ))^53 1 + 0, 12398F 1_2 (ψ)

. (48)

Pro celkový tlak mù¿eme pak psát s pou¿itím vztahu (40)

βP = P_i + P_e = ρ μ_i ℜT + 2 3 F 3_2 (ψ) F 1_2 (ψ) ρ μ_e ℜT = ρ μ ℜT ( μ μ_i + μ μ_e 2 3 F 3_2 (ψ) F 1_2 (ψ)

) (49) = ρ μ ℜT (μ( 1 μ_i + 1 μ_e ) + μ μ_e ( 2 3 F 3_2 (ψ) F 1_2 (ψ)

− 1)) = ρ μ ℜT (1 + μ μ_e ( 2 3 F 3_2 (ψ) F 1_2 (ψ) − 1)). Oznaèíme-li

λ = 1 + (1 + μ μ_e ( 2 3 F 3_2 (ψ) F 1_2 (ψ)

− 1), (50)

mù¿eme zapsat stavovou rovnici platnou pro oblasti úplné ionizace vèetnì oblastí nerelativistické degenerace ve tvaru P = ρ μ ℜT λ + a 3 T^4. (51)

Povźimnìme si jeźtì, ¿e parametr λ mù¿eme z hustoty a teploty vypoèítat pomocí rovnic (46) a (48).

Poznamenejme závìrem, ¿e pro limitní stav úplné elektronové degenerace plyne z Fermiho-Diracova rozdìlení stavová rovnice ve tvaru

P_e = K_1( ρ μ_e )^{53} , (52) kde K_1 = 1 20 ( 3 π )^2_3 h2

m_em^{53}p

, (53)

m_e je hmotnost elektronu a m_p hmotnost protonu. Elektronová degenerace nastává ve chvíli, kdy elektronový tlak poèítaný podle vztahu (52) pøevýźí tlak plynu poèítaný z rovnice ideálního plynu (24).

Pro zvláźtì vysoké hustoty se uplatní relativistické Fermiho- Diracovo rozdìlení a limitnì platí stavová rovnice ve tvaru

P_e = K_2( ρ μ_e )^{43} , (54) kde K_2 = ( 3 π )^1_3 hc

8m^{43}p

. (55)

Je tøeba si jeźtì øíci nìco o molekulové hmotnosti. V nìkterých souèasných vývojových modelech hvìzd je studován detailnì vývoj jednotlivých chemických prvkù èi dokonce nuklidù. V tom pøípadì musí být stejnì detailnì uva¿ována i støední molekulová hmotnost. Obvykle se ale uva¿ují jen nejpoèetnìjźí prvky. To je pøípustné, proto¿e pøi úplné ionizaci pro vźechny te¿źí prvky platí velmi pøibli¿nì, ¿e α_E ∼ 0, 5. (56)

Oznaème relativní hmotnostní obsah vodíku w_H symbolem X, helia Y a vźech tì¿źích prvkù Z, tak¿e

Z = 1 − X − Y. (57)

Budeme-li jeźtì uva¿ovat relativní zastoupení dusíku X_N , lze podle (11) a (13) velmi pøibli¿nì psát

μ^{−1} = 2X + 3 4 Y + 8 14 X_N + 1 2 (1 − X − Y − X_N ) = 1, 5X + 0, 25Y + 1 14 X_N + 0, 5. (58)

Analogicky podle vztahu (40) dostáváme

μ^{−1}_e = X + 0, 5Y + 0, 5X_N + 0, 5(1 − X − Y − X_N ) = 0, 5(1 + X). (59)

Vidíme tedy, ¿e molekulová hmotnost volných elektronù závisí pouze na relativním hmotnostním obsahu vodíku.

Situace je ovźem slo¿itejźí v oblastech v blízkosti povrchu hvìzdy, kde je hvìzdná látka ionizována pouze èásteènì. S pomocí vztahù (40) a (41) mù¿eme pro molekulovou hmotnost psát μ = μ_iμ_e μ_i + μ_e = μ_i 1 +^{μi}_{μe} = μ_i 1 +^{Ne}_{Ni} = μ_i 1 + Q

. (60)

Zbývá tedy urèit relativní pomìr poètu elektronù pøipadajících na jeden atom smìsi Q. Oznaème x^r_j relativní poèet atomù typu j v rtém stupni ionizace, y^r_j relativní poèet atomù typu j, které jsou ve vyźźím ne¿ r-tém stupni ionizace, ν_j relativní poèet atomù typu j, M_j poèet elektronù atomu typu j a N poèet druhù atomù ve smìsi. Platí zøejmì

y^r_j = M_j∑ s=r+1 x^s_j (61)

a pro hledanou velièinu Q lze psát Q = N∑ j=1 ν_j M_j∑ r=0 rx^r_j = N∑ j=1 M_j −1∑ r=0 y^r_j ν_j. (62)

Velièiny x^r_j a Q jsou kromì rovnice (62) navzájem spojeny jeźtì vztahy plynoucími pøímo ze Sahovy rovnice ve tvaru

x^{r+1}_j P_e x^r_j = K^r_j , (63) kde K^r_j =

2(2πm_e)^32 (kT )^52 h^3

U^{r+1}_j U^r_j e −χrj kT , (64) m_e je hmotnost elektronu χ^r_j je energie potøebná ke zvýźení ionizace z r-tého na (r + 1)-ní stupeò a U^r_i je partièní funkce r-krát ionizovaného atomu typu i. Pro pomìr tlaku plynu P_g k elektronovému tlaku P_e zøejmì platí P_g P_e = N_i + N_e N_e = 1 Q + 1 =

1 + Q Q , (65) tak¿e vztahy mezi námi uva¿ovanými velièinami lze zapsat ve tvaru

x^{r+1}_j P_g x^r_j Q 1 + Q

= K^r_j , (66)

Pøi konkrétní aplikaci je opìt tøeba se rozhodnout pro to, jaký soubor atomù bude detailnì uva¿ován.

3 Základní rovnice stavby hvìzd

3.1 Rovnice kontinuity Budi¿ M_R hmota obsa¿ená v kouli o polomìru R a ρ(R) hustota hvìzdné látky ve vzdálenosti R od støedu hvìzdy. Pro pøípad sférické symetrie zcela zøejmì platí diferenciální vztah dM_R = 4πR^2ρdR, (67) který vede na diferenciální rovnici kontinuity èi zachování hmoty dR dM_R = 1 4πR^2ρ . (68)

3.2 Pohybová rovnice a její limitní pøípad: rovnice hydrostatické rovnováhy Vyhledem k zanedbání rotace a elektromagnetických sil staèí uva- ¿ovat pouze gravitaci a gradient tlaku. Proto¿e orientace souøadné soustavy míøí na rozdíl od pùsobící síly smìrem od centra k povrchu, bude mít pohybová rovnice tvar dM_R d^2R dt^2 = − GM_RdM_R R^2 − 4πR^2dP, (69) kde dP a dM_R jsou zmìna tlaku a pøírùstek hmoty mezi místy s polomìrem R a R + dR.

S pou¿itím rovnice kontinuity (68) lze pohybovou rovnici rovnì¿ pøepsat do tvaru ρ d^2R dt^2 = − GρM_R R^2 − dP dR , (70)

který popisuje pohyb jednotkového objemu.

Pro dynamicky stabilní hvìzdy lze èlen popisující zrychlení zanedbat a uva¿ovat pouze t.zv. rovnici hydrostatické rovnováhy, t.j. situaci, kdy zmìna tlaku od místa k místu právì vyrovnává váhu vrstev nad oním místem: dP dM_R = − GM_R 4πR^4 . (71)

3.3 Rovnice tepelné rovnováhy

Proberme si nyní, jak a jakým zpùsobem hvìzda získává a pøemìòuje svou tepelnou energii.

Jak jsme si povìdìli v úvodu, koncem tøicátých let 20. století se podaøilo dokázat, ¿e hlavním dlouhodobým zdrojem záøivé energie hvìzd jsou syntetické jaderné reakce, tedy spojování dvou èi více jader lehkých prvkù na tì¿źí, pøi kterém se uvolòuje velké mno¿ství záøivé energie.

Energeticky zdaleka nejvydatnìjźí sluèovací jadernou reakcí je pøemìna vodíku na helium. Známy jsou celkem ètyøi zpùsoby této pøemìny.

První tøi se shrnují pod název proton-protonový (dále p-p) cyklus. Jejich spoleènou vlastností je, ¿e se postupnì ètyøi protony, t.j. nuklidy^1H transformují ve stabilní nuklid helia^4_2He.

Schematicky lze postupné reakce zapsat následovnì: 1 1H +^1H →^2_1H + e^+ + ν, (72)

kde e^+ oznaèuje positron a ν neutrino. Positron se anihiluje s nejbli¿źím volným elektronem a vznikne kvantum elektromagnetického záøení, tedy foton:

e^+ + e^− → γ (73)

Pøi dalźí reakci 2 1H +^1H →^3_2He + γ (74)

se opìt uvolní kvantum elektromagnetického záøení.

A¿ dosud uvedené reakce jsou shodné pro vźechny tøi mo¿né verze p-p cyklu. Poté mohou nastávat rùzné alternativy.

Nejjednoduźźí je p-p I, pøi kterém reagují dva nuklidy^3_2He: 3 2He +^3_2He →^4_2He +^1H +^1H (75)

Dvì dalźí varianty p-p cyklu mají následující reakci spoleènou 3 2He +^4_2He →^7_4Be + γ (76)

Poté nastane buï cyklus p-p II ve formì následujících tøí reakcí 7 4Be + e^− →^7_3Li + ν (77) 7 3Li +^1H →^8_4Be + γ (78) 8 4Be →^4_2He +^4_2He (79)

nebo cyklus pp-III: 7 4Be +^1H →^8_5B + γ (80) 8 5B →^8_4Be^∗ + e^+ + ν (81) e^+ + e^− → γ (82) 8 4Be^∗ →^4_2He +^4_2He (83)

kde hvìzdièka u nuklidu berylia oznaèuje energeticky vyźźí, excitovaný stav, vedoucí k rychlému rozpadu jádra.

Povźimnìme si, ¿e bilance vźech tøí verzí p-p cyklu je stejná: zaniknou ètyøi jádra vodíku a vznikne stabilní nuklid helia, pøièem¿ se uvolní nìkolik kvant elektromagnetického záøení a dvì neutrina.

Mno¿ství energie, které se tìmito reakcemi uvolní v 1 g hvìzdné látky za 1 s lze spoèítat podle následujících slo¿itých vztahù

E_{pp} = E_{pp1} + E_{pp2} + E_{pp3} (84) E_{pp1} = (1 − γ)E (85)

E_{pp2} = 1, 96γ 1 + W

E (86)

E_{pp3} = 1, 47γW 1 + W

E (87)

E = 2, 06.10^6f_{1,1}g_{1,1}ρT^{− 23}_6 X^2e^{−33,804T −} 1 3 6 (88) γ = α( ( 1 + 2 α )^1_2

− 1) (89)

α = 5, 48.10^{17} ( Y 4X )2 e^{−100T −} 1 3 6 (90)

W = 1, 22.10^{16}f_{7,1}g_{7,1}e^{−102,6T −} 1 3 6 X 1 + X

T^{− 16}_6 (91)

f_{1,1} = 1 + 0, 25ρ^{12} T^{− 32}_6 (92)

f_{7,1} = 1 + ρ^{12} T^{− 32}_6 (93)

g_{1,1} = 1 + 0, 012T^{13}_6 + 0, 0078T^{23}_6 + 0, 00065T_6 (94)

g_{7,1} = 1 + 0, 004T^{13}_6 (95) jako funkce teploty T , resp. T_6 = 10^{−6}T , hustoty ρ a relativního obsahu vodíku X a helia Y .

Ètvrtý zpùsob jaderné pøemìny vodíku na helium, který se významnì uplatòuje pro vyźźí teploty ne¿ p-p cykly, je t.zv. CNO cyklus. Do nìj v roli jakéhosi katalyzátoru vstupují nuklidy dusíku nebo uhlíku. Proto by tato reakce ve hvìzdì slo¿ené pouze z vodíku a helia nemohla nastávat. Schematicky lze reakce CNO cyklu popsat takto: 12 6 C +^1H →^{13}_7 N + γ (96) 13 7 N →^{13}_6 C + e^+ + ν (97) e^+ + e^− → γ (98) 13 6 C +^1H →^{14}_7 N + γ (99) 14 7 N +^1H →^{15}_8 O + γ (100) 15 8 O →^{15}_7 N + e^+ + ν (101) e^+ + e^− → γ. (102) Poté mù¿e reakce pokraèovat dvojím zpùsobem. Buï vznikne pøímo heliové jádro a uhlík, který vstoupil do reakce, se opìt vylouèí, tedy 15 7 N +^1H →^{12}_6 C +^4_2He, (103) nebo probìhne nìkolik dalźích reakcí a dojde k vylouèení nuklidu dusíku: 15 7 N +^1H →^{16}_8 O + γ (104) 16 8 O +^1H →^{17}_9 F + γ (105) 17 9 F →^{17}_8 O + e^+ + ν (106) e^+ + e^− → γ (107) 17 8 O +^1H →^{14}_7 N +^4_2He. (108)

Mno¿ství energie uvolòované z 1 g látky za 1 s touto reakcí lze spoèítat ze vztahù

E_{CNO} = 7, 94.10^{27}f_{14,1}g_{14,1}ρXX_N T^{− 23}_6 e^{−152,313T −} 1 3 6 (109)

f_{14,1} = 1 + 1, 75ρ^{12} T^{− 32}_6 (110)

g_{14,1} = 1 + 0, 0027T^{13}_6 − 0, 0037T^{23}_6 − 0, 00007T_6. (111)

Prùbìh této syntézy závisí kriticky na reakci (100), která je ‘nejpomalejźí’ t.j. nastává velmi nesnadno. Proto je ve vztahu (109) velièina X_N oznaèující relativní obsah dusíku. Obvykle staèí pøijmout empiricky závìr z modelù niter poèítaných s detailním chemickým slo¿ením a brát jednoduźe X_N = Z/3.

Pøi teplotì vyźźí ne¿ 10^8 K dochází v oblastech s vyźźím obsahem helia k dalźí významné sluèovací reakci, nazývané 3α. Pøi ní se postupnì tøi heliová jádra pøemìní na jádro uhlíku a dalźí heliová jádra se poté øetìzovitì dál sluèují na tì¿źí prvky: 4 2He +^4_2He^→_←^8_4Be (112) 8 4Be +^4_2He^→_←^{12}_6 C^∗ (113) 12 6 C^∗ →^{12}_6 C + γ (114) 12 6 C +^4_2He →^{16}_8 O + γ (115) 16 8 C +^4_2He →^{20}_{10}Ne + γ (116) 20 10Ne +^4_2He →^{24}_{12}Mg + γ (117) ........ (118) atd.

Energetická produkce pøemìny helia na uhlík je dána vztahy

E_{3α} = 3, 46.10^{17}ρ^2Y^3T^{−3}_6 f_{3α}e^{−4352T −16} (119)

f_{3α} = 1 + 2, 4ρ^{12} T^{− 32}_6 . (120)

Pøi jeźtì vyźźích teplotách nad 6.10^8 K dochází k øadì dalźích, ale energeticky stále ménì významných reakcí (napø. pøemìnì uhlíku na hoøèík) a¿ dojde ke vzniku stabilních nuklidù skupiny ¿eleza.

Kromì jaderných reakcí a poklesu ionizace v podpovrchových vrstvách nemá hvìzda ¿ádné dalźí aktivní zdroje energie a lze ji pova¿ovat za isolovaný termodynamický systém. Oznaèíme-li L_R mno¿ství energie procházející za jednotku èasu povrchem koule o polomìru R od centra smìrem k povrchu a budou-li dL_R a dM_R oznaèovat zmìnu této energie a pøírùstek hmoty mezi koulemi o polomìrech R a R+dR, pak lze pro celkovou zmìnu tepelné energie Q v 1 g hvìzdné látky nacházející se ve vzdálenosti R od centra hvìzdy za èas dt psát dQ = T dS = (E_{nuk} − dL_R dM_R )dt, (121)

kde dS je zmìna entropie za èas dt a E_{nuk} je produkce energie jadernými reakcemi v 1 g hvìzdné látky daném místì za jednotku èasu.

Po úpravì tedy dL_R dM_R = E_{nuk} − T dS dt . (122)

To je rovnice tepelné rovnováhy v základním tvaru. Pøi skuteèném výpoètu je ovźem tøeba speci˛kovat èasové zmìny entropie konkrétnì. Zahrnují toti¿ zmìny potenciální i vnitøní energie, vèetnì zmìn ionizace v podpovrchových vrstvách. Tento postup si zde alespoò naznaèíme. Podle 1. vìty termodynamické lze psát (s uvá¿ením ¿e objem 1 g látky V =^1_ρ ) T dS = dU + P dV = dU − P ρ^2 dρ. (123) Velièina U oznaèuje vnitøní energii, která je obecnì funkcí stavových velièin a støední hmotnosti èástic μ, tak¿e její zmìnu lze rozkládat do tvaru dU = ∂U ∂T dT + ∂U ∂ρ dρ + ∂U ∂μ dμ. (124) Je ovźem dùle¿ité si uvìdomit, ¿e diferenciál dμ v rovnici (124) pøedstavuje takto samostatnì pouze zmìny zpùsobené zmìnami chemického slo¿ení (buï v dùsledku nukleární pøemìny elementù nebo vlivem konvekce zasahující hluboko do oblastí s gradientem chemického slo¿ení, který vznikl v dùsledku nuklearních zmìn bìhem pøedchozího vývoje hvìzdy). Nejde naopak o zmìny vyvolané ionizací ve vrstvách blí¿e k povrchu hvìzdy. Ty jsou toti¿ { jak jsme vidìli { funkcí teploty a nejsou proto nezávislé.

Je tøeba si jeźtì uvést konkrétní výzazy pro vnitøní energii hvìzdné látky. Statistická fyzika a teorie záøení dávají pro jednotlivé slo¿ky tyto výrazy:

U_i = 3 2 n_ikT (125)

U_e = 3 2 n_ekT 2 3 F 3_2 F 1_2

(126)

U_r = aT^4 ρ , (127)

kde n_i a n_e pøedstavují poèet iontù a poèet elektronù v 1 g hvìzdné látky. Ty lze vyjádøit pomocí Avogadrova èísla a støední molekulové hmotnosti a pro celkovou vnitøní energii plasmatu lze pak psát

U_i + U_e = 3 2 N_0kT 1 μ_e 2 3 F 3_2 F 1_2 + 1 μ_i (128)

= 3 2 ℜT (μ^{−1}_i + μ^{−1}_e + μ^{−1}_e 2 3 F 3_2 F 1_2 − 1 ), (129)

tak¿e pøi pou¿ití vztahù (146) a (51) dostáváme

U_i + U_e = 3 2 ℜ μ T λ = 3 2 βP ρ (130)

U_r = 3(1 − β) P ρ (131)

U_i + U_e + U_r = 3 2 βP ρ + 3(1 − β) P ρ = 3 2 P ρ (2 − β). (132)

V podpovrchových vrstvách je tøeba navíc uva¿ovat i pøíspìvek ionizaèní energie. Oznaèíme-li χ^r_j ionizaèní potenciál j-tého prvku pro r-tý stupeò ionizace, pak lze pøi stejné notaci jako jsme pou¿ili u stavové rovnice v podpovrchových vrstvách psát U_{ion} = N_0 μ_i N∑ j=1 ν_j M_j∑ r=0 x^r_j r−1∑ s=0 χ^s_j (133)

= ℜ kμ_i N∑ j=1 ν_j M_j −1∑ r=0 χ^r_j y^r_j . (134)

3.4 Rovnice pøenosu energie

Zmìna teploty od místa k místu je ve hvìzdném nitru urèována zpùsobem pøenosu energie ve hvìzdì. V principu existují tøi zpùsoby pøenosu energie: záøením (záøivou difusí), vedením tepla (èásticovou difusí), a konvekcí. První dva zpùsoby dva zpùsoby jsou mikroskopické, poslední je makroskopický. Tepelná vodivost hvìzdného materiálu je ve vetźinì pøípadù zanedbatelná, roli hraje pouze v podmínkách extremních hustot (bílí trpaslíci, neutronové hvìzdy), kde se uplatòuje elektronová degenerace. Formálnì lze ovźem záøení a vedení popisovat velmi podobnì.

3.4.1 Rovnice záøivého pøenosu energie

Pøíèin difuse je mnoho, od absorpce na negativních iontech vodíku a¿ po rozptyl na volných elektronech. Míra neprùhlednosti hvìzdného materiálu, opacita hvìzdné látky, je velmi slo¿itou funkcí hustoty ρ, teploty T , chemického slo¿ení a vlnové délky. Numericky tedy koe˛cient opacity udává, kolik záøivé energie je zachyceno v jednotkovém objemu o dané hustotì, teplotì a chemickém slo¿ení. Výpoèet opacitního koe˛cientu pøedstavuje samostatný a nároèný úkol. Pro hvìzdná nitra, kde se zva¿uje jen celková energetická bilance, se pou¿ívají koe˛cienty opacity støedované pøes vźechny vlnové délky. Tyto koe˛cienty bývají v samostatných studiích obvykle tabelovány a pøi výpoètech modelù hvìzdných niter se v takových tabulkách numericky interpoluje. Po øadu let byly pou¿ívany tabulky Coxovy (Cox a spol. 1965), ale od poloviny devadesátých let jsou k dispozici tabulky nové, které m.j. umo¿nily nalézt pøíèinu pulsaèní nestability hvìzd typu β Cep (Rogers a Iglesias 1992).

Popis záøivého pøenosu energie musí vycházet z rovnice pøenosu. Záøení se charakterizuje pøedevźím intenzitou, co¿ je mno¿- ství záøivé energie procházející kolmo jednotkovou plochou v jednotkovém intervalu frekvencí do jednotkového prostorového úhlu za jednotku èasu. Zde budeme uva¿ovat opìt intenzitu integrovanou pøes celý rozsah vlnových délek. Oznaème I = I(R, ϑ) intensitu záøení ve vzdálenosti R od centra hvìzdy do smìru, který se spojnicí s centrem svírá úhel ϑ. Budi¿ dále j koe˛cient emise záøení do jednotkového prostorového úhlu za jednotku èasu a na jednotku hmoty a κ koe˛cient opacity na jednotku hmoty. Uva¿ujme o energetické bilanci in˛nitesimálního váleèku o výźce dx a podstavì o ploźe ds. Záøení, vstupující do váleèku z prostorového úhlu dω, bude I(R, ϑ)dsdω. Na druhém konci z nìj bude do prostorového úhlu dω vycházet záøení −I(R + dR, ϑ + dϑ)dsdω. Uvnitø váleèku se pohltí energie −I(R, ϑ)ρκdxdsdω. Vlastní záøení váleèku do prostorového úhlu dω bude jρdxdsdω. Má-li být zachována energetická rovnováha, musí tedy platit I(R, ϑ)dsdω + jρdxdsdω = I(R, ϑ)ρκdxdsdω + I(R + dR, ϑ + dϑ)dsdω. (135) Pou¿ijeme-li jeźtì rozvoj I(R + dR, ϑ + dϑ) = I(R, ϑ) + ∂I ∂R dR + ∂I ∂ϑ dϑ (136)

a geometrické vztahy dR = dx · cosϑ a dϑ = −R^{−1}dx · sinϑ, (137) lze rovnici pøenosu záøení zapsat ve tvaru ∂I ∂R cosϑ − R^{−1}sinϑ ∂I ∂ϑ + κρI − jρ = 0. (138) V této chvíli je u¿iteèné zavést nìkteré integrální velièiny. První je hustota záøivé energie. Mno¿ství záøivé energie dE procházející ploźkou ds ze smìru svírajícího s kolmicí na ploźku úhel ϑ za èas dt bude zøejmì dE = I cos ϑdsdtdω. (139) Proto¿e toto záøení se pohybuje rychlostí svìtla c, naplní za èas dt objem dV = cdtds cos ϑ. Hustota záøení pøicházejícího z daného smìru bude tedy dE dV = 1 c Idω. (140) Integrací pøes celý prostorový úhel dostaneme pak celkovou hustotu záøení u = 1 c ∫ 4π 0 Idω. (141) Dalźí u¿iteènou velièinou je tok záøení H, t.j. mno¿ství záøivé energie procházející jednotkovou plochou ze vźech smìrù. Je zøejmì H = ∫ 4π 0 I cos ϑdω. (142)

Tøetí integrální velièinou je tlak záøení. Uva¿ujme hybnost záøení pøicházejícího z urèitého smìru, dp. Je-li celková hmotnost tohoto záøení m, lze pro jeho hybnost psát dp = mc. S pou¿itím Einsteinovy rovnice dE = mc^2 (143) je tedy výraz pro pøíspìvek hybnosti záøení dp = dE c , (144)

tak¿e síla pùsobící na ploźku ds od uva¿ovaného pøíspìvku záøení je podle druhého Newtonova zákona a s vyu¿ítím vztahu (139) △f = dp dt = 1 c dE dt = I c cos ϑdsdω. (145) Slo¿ka síly pùsobící kolmo na uva¿ovanou ploźku bude ovźem △F = △f cos ϑ. Tlak je výsledná síla pùsobící na jednotkovou plochu, tedy

P_r = 1 ds ∫ 4π 0 △F = 1 c ∫ 4π 0 I cos^2 ϑdω. (146)

Nyní se mù¿eme vrátit k rovnici pøenosu (138). Její integrací pøes celý prostorový úhel a s vyu¿itím vztahù (141), (142) a (146) dostáváme dH dR − ∫ 4π 0 sin ϑ R ∂I ∂ϑ dω + κρcu − 4πjρ = 0. (147) Zøejmì platí ∫ 4π 0 ∂I ∂ϑ sin ϑdω = ∫ 4π 0 ∂(I sin ϑ) ∂ϑ dω − ∫ 4π 0 I cos ϑdω, (148)

tak¿e ∫ 4π 0 ∂I ∂ϑ sin ϑdω = ∫ 4π 0 ∂(I sin ϑ) ∂ϑ dω − H. (149) Jestli¿e jeźtì vyu¿ijeme geometrický vztah dω = sin ϑdϑdφ, (150) mù¿eme dále psát ∫ 4π 0 ∂(I sin ϑ) ∂ϑ dω = ∫ 2π 0 ∫ π 0 ∂(I sin ϑ) ∂ϑ sin ϑdϑdφ. (151) Nyní vyu¿ijeme zøejmý vztah ∂(I sin^2 ϑ) ∂ϑ = ∂I ∂ϑ sin^2 ϑ + 2I sin ϑ cos ϑ, (152)

pomocí kterého mù¿eme jeźtì upravit poslední èlen rovnice (151). Je toti¿ ∂(I sin ϑ) ∂ϑ sin ϑ = ∂I ∂ϑ sin^2 ϑ + I sin ϑ cos ϑ = (153) ∂(I sin^2 ϑ) ∂ϑ − I sin ϑ cos ϑ. (154)

Rovnici (151) mù¿eme pomocí toho dále upravit na tvar ∫ 4π 0 ∂(I sin ϑ) ∂ϑ dω = ∫ 2π 0 [I sin^2 ϑ]^π_{ϑ=0}dφ (155) − ∫ 2π 0 ∫ π 0 I cos ϑ sin ϑdϑdφ = −H. (156)

Rovnici (147) mù¿eme poté upravit do koneèného tvaru dH dR + 2H R + κρcu − 4πjρ = 0. (157) Analogicky mù¿eme integrovat rovnici pøenosu (138) násobenou faktorem cos ϑ: ∫ ω ∂I ∂R cos^2 ϑdω − 1 R ∫ ω ∂I ∂ϑ sin ϑ cos ϑdω (158) +κρ ∫ ω I cos ϑdω − jρ ∫ ω cos ϑdω = 0, (159)

a tedy c dP_r dR − 1 R ∫ ω ∂I ∂ϑ sin ϑ cos ϑdω + κρH (160) −2jρ ∫ 2π 0 ∫ π 0 sin ϑ cos ϑdϑdφ = 0. (161)

Poslední èlen této rovnice je roven nule, neboż

∂ sin^2 ϑ ∂ϑ = 2 sin ϑ cos ϑ. (162)

Zbývá nám proto upravit druhý èlen rovnice (159). Je zøejmì ∂ ∂ϑ (I sin ϑ cos ϑ) = (163) ∂I ∂ϑ sin ϑ cos ϑ + I cos^2 ϑ − I sin^2 ϑ = (164) ∂I ∂ϑ sin ϑ cos ϑ − 2I cos^2 ϑ + I. (165)

Druhý èlen rovnice (159) lze tedy pøepsat do tvaru 1 R ∫ ω ∂I ∂ϑ sin ϑ cos ϑdω = (166) 1 R ( ∫ ω ∂ ∂ϑ (I sin ϑ cos ϑ)dω − 2cP_r + cu). (167)

Proto¿e ∂ ∂ϑ ([I sin ϑ cos ϑ] sin ϑ) = (168) ∂ ∂ϑ (I sin ϑ cos ϑ) sin ϑ + I sin ϑ cos^2 ϑ, (169)

mù¿eme dále pøepsat integrál na pravé stranì rovnice (167) ∫ ω ∂ ∂ϑ (I sin ϑ cos ϑ)dω = (170) ∫ 2π 0 ∫ π 0 ∂ ∂ϑ (I sin ϑ cos ϑ) sin ϑdϑdφ = (171) ∫ 2π 0 [I sin^2 ϑ cos ϑ]^π_0 dφ − ∫ ω I cos^2 ϑdω. (172)

Dosazením do (159) a (167) tedy koneènì dostáváme dP_r dR + 1 R (3P_r − u) + ρκ c H = 0. (173)

K øeźení je tøeba jeźtì tøetí vztah. Proto¿e pole záøení uvnitø hvìzdy je velmi blízké isotropnímu, lze intensitu rozvinout v øadu I = I_0 + I_1 cos ϑ + I_2 cos^2 ϑ + .... (174) a lze dokázat (viz Schwarzschild 1958), ¿e ji¿ èlen I_2 je o 20 øádù menźí ne¿ I_0, tak¿e jej lze pro vźechny praktické úèely zcela zanedbat. Dosadíme-li proto do de˛nic (141), (142) a (146) pro hustotu, tok a tlak záøení výraz I = I_0 + I_1 cos ϑ, dostáváme u = 1 c ∫ ω I_0dω + 1 c ∫ ω I_1 cos ϑdω = (175) 4π c I_0 + π c I_1 ∫ π 0 2 sin ϑ cos ϑdϑ = 4π c I_0. (176)

Analogicky H = ∫ ω I_0 cos ϑdω + ∫ ω I_1 cos^2 ϑdω (177)

= I_1 ∫ 2π 0 ∫ π 0 sin ϑ cos^2 ϑdϑdφ (178)

= I_1 2π 3 [− cos^3 ϑ]^π_{ϑ=0} = 4π 3 I_1 (179) a P_r = 1 c ∫ I_0 cos^2 ϑdω + 1 c ∫ I_1 cos^3 ϑdω = 4π 3c I_0. (180)

Z toho tedy plyne, ¿e

P_r = 1 3 u. (181)

Proto¿e v nitru existuje lokální termodynamická rovnováha, lze pro vyjádøení emisního koe˛cientu vyu¿ít Kircho¸ùv zákon a psát j = σ π T^4κ + E, (182)

kde E = E_{nuk.} − T^{dS}_{dt} pøedstavuje souèet nukleární, gravitaèní a vnitøní energie uvolòované za jednotku èasu v jednotce hmoty. Pro celkový tok energie povrchem koule obsahující hmotu M_R zøejmì platí

L_R = 4πR^2H, dL_R dR = 8πRH + 4πR^2 dH dR (183)

a tedy dH dR = 1 4πR^2 dL_R dR − 2H R = ρ dL_R dM_R − 2H R . (184)

Rovnici (157) lze s pou¿itím rovnice (122) tedy pøepsat do tvaru ρE − 2H R + 2H R + cκρu − 4ρσT^4κ − ρE = 0, (185) co¿ po úpravì vede na vztah u = 4σ c T^4 = aT^4. (186)

Dosazením do rovnice (181) tedy dostáváme výraz pro tlak záøení

P_r = a 3 T^4, (187)

který jsme ji¿ (bez odvození) pou¿ili v oddílu vìnovaném stavové rovnici hvìzdné látky { viz rovnice (33).

Dosazením do (173) dostaneme 4a 3 T^3 dT dR + 1 R (aT^4 − aT^4) + ρκ 4πcR^2 L_R = 0, (188)

co¿ lze jeźtì s vyu¿itím vztahu (68) upravit na tvar dT dM_R = 3κL_R 64acπ^2T^3R^4

. (189)

To je rovnice záøivé rovnováhy.

Pro úplnost uveïme, ¿e vztah (186) lze ze vztahu (181) odvodit s vyu¿itím 1. vìty termodynamické. Pro vnitøní energii záøení absolutnì èerného tìlesa U_r lze pomocí hustoty energie a objemu psát U_r = u(T ).V , tak¿e s vyu¿itím (181) je T dS = dU_r + P_rdV = udV + V du + 1 3 udV (190) = 4 3 udV + V du dT dT. (191) Pro diferenciál entropie platí tedy dS = 4u 3T dV + V T du dT dT. (192) Entropie má úplný diferenciál a je tedy ∂ ∂T ∂S ∂V = ∂ ∂V ∂S ∂T , (193)

tak¿e 4 3T du dT − 4u 3T^2 = 1 T du dT , (194)

co¿ lze jeźtì psát jako du u = 4 dT T (195)

a po integraci

ln u = 4 ln T + ln a, (196) co¿ je ale vztah (186).

Závìrem tohoto oddílu se jeźtì naznaèíme, jak se vhodným zpùsobem poèítá koe˛cient záøivé difuse vhodnì støedovaný pøes vźechny frekvence elektromagnetického záøení, t.zv. Rosselandova støední opacita. Z rovnic (173) a (181) plyne vztah H = − c 3ρκ du dR (197)

a je mo¿no uvá¿it, ¿e celý postup, který jsme k odvození pou¿ili, by bylo mo¿no provést i pro monochromatické velièiny intenzity, hustoty a toku záøení. Je proto mo¿no analogicky psát

H_ν = − c 3ρκ_ν du_ν dR . (198)

Vzhledem k tomu, ¿e v nitrech hvìzd je velmi pøesnì splnìna podmínka lokální termodynamické rovnováhy, lze monochromatickou hustotu záøení velmi dobøe aproximovat Planckovou funkcí a psát

u_ν = 4π c B_ν(T ) = 8πhν^3 c^3 1 e^{hν}kT − 1 . (199)

Celkový, integrální tok záøení mù¿eme z (198) získat integrací pøes vźechny frekvence, co¿ lze formálnì zapsat jako H = − c 3ρ ∞∫ 0 1 κ_ν du_ν dR dν

= − c 3ρ du dR ∞∫ 0 1 κν duν dR dν ∞∫ 0 duν dR dν . (200)

Chceme-li, aby tato rovnice odpovídala rovnici (197) pro integrální tok záøení, pak zøejmì musí pro integrální koe˛cient opacity platit 1 κ = ∞∫ 0 1 κν duν dT dT dR dν ∞∫ 0 duν dR dT dR dν

= ∞∫ 0 1 κν dBν (T ) dT dν ∞∫ 0 dBν (T ) dT dν . (201)

To je výraz pro Rosselandovu støední opacitu.

3.4.2 Rovnice konvektivního pøenosu energie

Zkoumejme nyní, kdy je záøivá rovnováha stabilní, a kdy se zmìní v rovnováhu konvektivní. Pøedpokládejme, ¿e v nìjakém elementu hmoty ve vzdálenosti R od centra hvìzdy vzroste náhodnou ‚uktuací teplota z hodnoty T na T^′ a oznaème rozdíl teplot △T = T^′ −T > 0. Dále pøedpokládejme, ¿e element bude v dùsledku zvýźení teploty adiabaticky expandovat. Stane se tak lehèím a bude nadnáźen smìrem vzhùru, a¿ se pøemístí o vzdálenost dR do místa, kde se hustota a tlak v nìm vyrovnají s okolním prostøedím. Element bude v tom okam¿iku mít teplotu

T^{′′} = T^′ + ( dT dR ) ad dR = T + △T + ( dT dR ) ad dR. (202) Jestli¿e v daném místì ve hvìzdì dosud panovala záøivá rovnováha, mù¿eme teplotu prostøedí ve vzdálenosti R + dR od centra vyjádøit jako

T_r = T + ( dT dR ) rad dR. (203) Mohou nastat tøi pøípady.

1. Po pøemístìní elementu o vzdálenost dR bude T^{′′} = T_r. V tom pøípadì element splyne s okolím. Podmínkou pro to je vztah

0 < △T = [ ( dT dR ) rad − ( dT dR ) ad ]dR (204)

neboli − ( dT dR ) rad < − ( dT dR ) ad . (205)

2. Druhou mo¿ností je, ¿e po pøemístìní elementu o dR bude T^{′′} > T_r, tedy △T + ( dT dR ) ad dR > ( dT dR ) rad dR (206)

neboli − ( dT dR ) rad ≥ − ( dT dR ) ad . (207)

3. Koneènì tøetí mo¿ností je, ¿e po pøemístìní elementu o dR bude T^{′′} < T_r. V tom pøípadì se element bude adiabaticky smrźżovat, klesne zpìt, poèáteèní náhodná ‚uktuace zanikne a záøivá rovnováha se v daném místì udr¿í.

Podmínkou vzniku konvektivní rovnováhy je tedy nerovnost (207). Pokusme se ji vyjadøit pomocí známých stavových velièin. Konkrétní výraz pro levou stranu nerovnosti (207) lze získat pøímo z rovnice záøivé rovnováhy (189). Výraz pro pravou stranu nerovnosti (207) odvodíme s vyu¿itím 1. vìty termodynamické, kterou jsme ji¿ døíve zapsali ve tvaru T dS = dU + P dV = dU − P ρ^2 dρ. (208) Pøi rozkladu zmìn vnitøní energie podle vztahu (124) mù¿eme pøedpokládat dμ = 0, neboż Kato (1966) ukázal, ¿e podmínka konvektivní rovnováhy odvozená bez ohledu na zmìny støední molekulové hmotnosti èástic je silnìjźí ne¿ podmínka odvozená obecnì. Toto zanedbání se ovźem neèiní v rovnici tepelné rovnováhy (122). Diferenciály v rovnici (208) vyjádøíme pomocí tlaku P a teploty T , tak¿e dostaneme dU = ( ∂U ∂T ) P dT + ( ∂U ∂P ) T dP, (209)

dρ = ( ∂ρ ∂T ) P dT + ( ∂ρ ∂P ) T dP, (210) a po dosazení do vztahu (208) dS = ( ∂U ∂T − P ρ^2 ∂ρ ∂T ) P dT T + ( ∂U ∂P − P ρ^2 ∂ρ ∂P ) T dP T . (211)

Vyu¿ijeme-li nyní opìt faktu, ¿e entropie má úplný diferenciál, mù- ¿eme napsat podmínku zámìnnosti derivací ∂ ∂P ( 1 T ( ∂U ∂T − P ρ^2 ∂ρ ∂T ) P ) = ∂ ∂T ( 1 T ( ∂U ∂P − P ρ^2 ∂ρ ∂P ) T ), (212)

co¿ lze jeźtì za pøedpokladu zámìnnosti druhých derivací vnitøní energie a hustoty upravit na tvar ( ∂U ∂P ) T − P ρ^2 ( ∂ρ ∂P ) T = T ρ^2 ( ∂ρ ∂T ) P = 1 ρ ( ∂ ln ρ ∂ ln T ) P . (213)

Oznaèíme-li jeźtì δ = − ( ∂ ln ρ ∂ ln T ) P , (214)

pøejde rovnice (211) do tvaru T dS = dQ = ( ( ∂U ∂T ) P + P δ ρT )dT − δ ρ dP. (215) Vyu¿ijeme-li de˛nice speci˛ckého tepla a rovnice (215)

c_P = ( ∂Q ∂T ) P = ( ∂U ∂T ) P + P δ ρT , (216)

dostáváme koneènì T dS = dQ = c_P dT − δ ρ dP. (217) Nìkteøí autoøi tento vztah pou¿ívají i na pravé stranì rovnice tepelné rovnováhy. S ohledem na zanedbání èlenù s dμ se tím ale dopouźtìjí chyby, která mù¿e hrát roli zejména u modelù s hlubokými podpovrchovými konvektivními zónami. Pro praktický výpoèet je tøeba pou¿ít pro velièiny c_P a δ konkrétní výrazy zavisející m.j. i na pou¿ité stavové rovnici.

Zde se omezíme na obecnou formulaci. Pro adiabatický dìj (dS=0) pøejde (217) na c_P dT = δρ^{−1}dP, (218) tak¿e_( dT dR ) ad = δ c_P ρ dP dR . (219)

S pomocí rovnic hydrostatické a záøivé rovnováhy (71) a (189) mù- ¿eme tedy nerovnost (207) psát ve tvaru 3κρL_R 16πacR^2T^3 ≥ δGM_R c_P R^2

(220)

nebo po úpravì a zavedení symbolu ∇ = d ln T d ln P (221)

lze podmínku konvektivní rovnováhy zapsat jednoduźe jako ∇_{rad} ≥ ∇_{ad}. (222) Konkrétní výrazy jsou ∇_{rad} = 3κP L_R 16πacGM_RT^4 , (223) ∇_{ad} = δP c_P ρT . (224)

Výhodou tohoto zápisu je, ¿e rovnice záøivé a konvektivní rovnováhy nabudou formálnì stejného tvaru dT dM_R = − GT M_R 4πP R^4 ∇, (225)

kde ∇ = ∇_{rad} v oblastech, kde není splnìna podmínka (222), a ∇ = ∇_{konv} tam, kde splnìna je. Ze souèasné teorie konvekce plyne, ¿e asi v 95-98 % hmoty hvìzdy je konvekce adiabatická a tedy ∇_{konv} = ∇_{ad}. V podpovrchových vrstvách se pou¿ívá semiempirická teorie konvekce, ve které vystupuje parametr charakterizující pomìr mezi støední volnou dráhou konvektivního elementu a jeho rozmìrem. Obvykle se empiricky tato hodnota volí, typicky 1 - 2.

4 Matematická struktura rovnic hvìzdného nitra

V rámci sférických jednorozmìrných modelù hvìzdného nitra mù- ¿eme na celou úlohu hledìt tak, ¿e máme dvì nezávisle promìnné: První je buï geometrická souøadnice nebo nìjaká zobecnìná souøadnice, napø. hmota M_R obsa¿ená ve sférické slupce o polomìru R, kterou jsme zde pou¿ili. Druhou nezávisle promìnnou je vývojový èas modelu t. Vidìli jsme, ¿e vlastnosti hvìzdné látky jsou vesmìs funkcemi teploty, hustoty (nebo tlaku, který je s hustotou a teplotou svázán pomocí stavové rovnice) a chemického slo¿ení. Závislými promìnnými jsou teplota, tlak, záøivý výkon, polomìr slupky o hmotì M_R a ovźem chemické slo¿ení. Èasová závislost se projevuje explicitnì v rovnici tepelné rovnováhy (122). Chemické slo¿ení má urèitým zpùsobem výjimeèné postavení v tom, ¿e jeho zmìny lze poèítat explicitnì. Omezíme-li se na nukleární pøemìny vodíku a helia, lze napø. pro èasovou zmìnu helia psát ∂Y ∂t =^∑_i α_iE_i, (226)

kde koe˛cienty α_i zjevnì oznaèují pøevrácenou hodnotu mno¿ství energie vzniklé úplnou nukleární pøemìnou 1 g látky v té které reakci (koe˛cient pro nukleární spalování helia bude mít pøirozenì v daném pøípadì opaèné znaménko, ne¿ reakce spalování vodíku na helium), a E_i jsou energetické vydatnosti jednotlivých reakcí. Pro ka¿dé místo ve hvìzdì proto mù¿eme (pøi zanedbání vyźźích èlenù) psát Y (M_R, t + △t) = Y (M_R, t) + ∂Y ∂t △ t. (227)

V oblastech konvektivních zón je jeźtì tøeba takto získané velièiny homogenizovat s ohledem na úèinné promíchávání. V ka¿dé konvektivní zónì bude obsah helia Y_K homogenní a bude dán vztahem

Y_K(t + △t) = ∫ K Y (M_R, t + △t)dM_R ∫ K dM_R . (228)

Proto¿e v oblastech spalování vodíku musí vźude zùstávat konstantní souèet relativního mno¿ství vodíku a helia a té¿ obsah uhlíku, a proto¿e v oblastech spalování helia platí X = 0, Y + X_C = konst., (229) lze pomocí zmìn relativního obsahu helia Y vźude snadno spoèítat i zmìny ostatních elementù.

Pokud nás zajímá detailní chemický vývoj jednotlivých isotopù, je pøirozenì mo¿né rozepsat zvláźż jednotlivé èásti jaderných reakcí a sledovat zmìny vźech isotopù pomocí vìtźího poètu analogických rovnic.

5 Okrajové podmínky

Aèkoliv nám pøíroda pøi poznávání dìjù a jejich pøíèin obvykle há¿e klacky pod nohy, v pøípadì hvìzdných modelù byla milosrdná v tom smyslu, ¿e se ukazuje, ¿e protohvìzda po svém vzniku v molekulárním mraènu projde pøi smrźżování stádiem, kdy je prakticky celá ve stavu konvektivní rovnováhy. To znamená, ¿e jedna okrajová podmínka je neèekanì jednoduchá: mù¿eme pøedpokládat, ¿e na poèátku nukleárního vývoje je hvìzda chemicky homogenní, a pøijmout chemické slo¿ení pozorované v atmosféøe normálních hvìzd jako výchozí. Èasto se pøijímá chemické slo¿ení Slunce, konkrétnì

X = 0, 70 − 0, 71, Y = 0, 27 − 0, 28, Z = 0, 02.

Pro výchozí model je té¿ mo¿no pøedpokládat, ¿e je zcela stacionární, a brát tudí¿ v rovnici (122) T ∂S ∂t = 0 (230)

v celé hvìzdì.

Nyní uva¿ujme okrajové podmínky ve druhé nezavisle promìnné t.j. v rámci jednoho daného modelu. V centru je zøejmì

L_R = 0, R = 0. (231)

Tyto okrajové podmínky vedou k singularitì základních rovnic. V blízkosti centra hvìzdy proto pou¿ijeme lineární aproximaci, v zásadì rozvoj se zanedbáním èlenù vyźźích øádù. Pro hmotu obsa¿enou v kouli o polomìru R lze v blízkosti centra pøibli¿nì psát

M_R = 4π 3 R^3ρ_c, (232) ( ∫ M_R 0 dM_R = ∫ M_R 0 4πR^2ρ_cdR) (233)

tak¿e místo rovnice kontinuity (68) dostáváme R = ( 3M_R 4πρ_c ) 1_3

. (234)

Rovnice tepelné rovnováhy (122) pøejde zøejmì do tvaru

L_R = ( E_{nukc} − T_c dS_c dt ) M_R. (235)

Zbylé dvì rovnice pøejdou do tvaru P = P_c − ∫ GM_R 4π dM_R R^4 = = P_c − ∫ GM_R 4π ( 4πρ_c 3 )^4_3 dM R M^{43}_R =

= P_c − ∫ G 4π ( 4πρ_c 3 )^4_3

M^{− 13}_R dM_R =

= P_c − G 2 ( 4π 3 )^1_3

ρ^{43}c M^{23}_R (236)

a analogicky T = T_c − G 2 ( 4π 3 )^1_3

ρ^{43}c M^{23}_R T_c∇_cP^{−1}_c . (237)

Konstrukce okrajových podmínek na povrchu hvìzdy je ponìkud slo¿itìjźí, proto¿e by bylo pøíliź hrubé pøedpokládat na povrchu hvìzdy nulový tlak a teplotu. Obvykle se místo toho poèítá zjednoduźený model povrchových èástí hvìzdy, pøièem¿ se uva¿ují dvì rùzné vrstvy: fotosféra a podfotosférické vrstvy, ve kterých je materiál jeźtì ve stavu neúplné ionizace a kde nelze konvekci pova¿ovat za adiabatickou. Podfotosférické vrstvy obsahují obvykle pouze 2 {

5 procent hmoty hvìzdy, ale èasto více ne¿ polovinu jejího celkového objemu.

Ve fotosféøe, její¿ celková hmotnost i rozmìry jsou ji¿ zanedbatelné, se obvykle jako nezávisle promìnná volí optická hloubka τ, která se zavádí pomocí vztahu dτ = κρdx, (238) kde x oznaèuje geometrickou hloubku uva¿ovaného místa ve fotosféøe mìøenou od "vnìjźího okraje" fotosféry smìrem do støedu hvìzdy. Pro prùbìh teploty s optickou hloubkou lze pou¿ít aproximaèní vztah zalo¿ený na nìkterém zcela jednoduchém nebo ponìkud slo¿itìjźím modelu atmosféry. Pro nejjednoduźźí model lze psát

T^4 = 1 2 T^4_{eff} (1 + 3 2 τ). (239)

(Vźimnìme si, ¿e z uvedeného vztahu vyplývá, ¿e teplota v optické hlobce 2/3 se právì rovná efektivní teplotì hvìzdy.) Slo¿itìjźí a pøesnìjźí vztahy pro prùbìh teploty s optickou hloubkou lze nalézt na pø. v pracech Böhm-Vitense (1958) èi Ando a Osaki (1975).

Pro zmìnu tlaku plynu lze psát dP_g = gρdx, (240) kde g = GM_∗R^{−2}_∗ je gravitaèní zrychlení na povrchu hvìzdy. Po zavedení optické hloubky lze psát dP_g = gκ^{−1}dτ. Podle Unsölda (1955) je tøeba tíhové zrychlení korigovat s ohledem na tlak záøení podle vztahu

g_{e¸} = g − σκc^{−1}T^4_{e¸} , (241)

tak¿e prùbìh tlaku plynu ve fotosféøe mù¿eme poèítat podle rovnice dP_g dτ = g_{e¸} κ . (242)

Je zøejmé, ¿e výraz pro efektivní tíhové zrychlení je zalo¿en na vztahu (239) pro nejjednoduźźí atmosféru. Podle (181) a (186) platí toti¿ dP_r = 4 3 aT^3dT = 16σ 3c T^3dT. (243)

Diferencováním vztahu (239) dostáváme

4T^3dT = 3 4 T^4_{e¸} dτ, (244)

tak¿e

dP_r = σc^{−1}T^4_{e¸} dτ. (245)

Odtud je ji¿ výraz (241) pro efektivní tíhové zrychlení nasnadì.

Je dobøe si uvìdomit, ¿e pokud pro prùbìh teploty s optickou hloubkou pou¿ijeme nìjaký dokonalejźí model atmosféry, je nutné pou¿ít i pøísluźnì modi˛kovaný výraz pro korekci tíhového zrychlení o tlak záøení v rovnici (241).

S vyu¿itím interpolace v tabulkách opacitních koe˛cientù (pøipomeòme si, ¿e κ = κ(ρ, T )) je mo¿no rovnici (239) a rovnici (242) èi její dokonalejźí tvar øeźit numericky od optické hloubky 0 a¿ do dolní hranice fotosféry t.j. pro τ =^2_3 . (Nìkteøí autoøi doporuèují ukonèit øeźení a¿ u τ = 2.) Pro optickou hloubku 0 se obvykle volí nìjaká velmi malá, ale nenulová hustota ρ, napø. 10^{−6} kg m^{−3}. Na dolní hranici fotosféry bude

T = T_{τ=} 2_3 , (246)

P = P_{τ=} 2_3 = P_{gτ= 23} + a 3 T^4_{τ=} 2_3 . (247)

Z de˛nice efektivní teploty jeźtì plyne

L_∗ = 4πR^2_∗σT^4_{eff} = πacR^2_∗T^4_{eff} , (248)

tak¿e R_∗ = T^{−2}_{eff} ( L_∗ πac )^1_2

, (249)

Výpoèet pro podfotosférické vrstvy se obvykle jeźtì zjednoduźuje tím, ¿e se pøedpokládá, ¿e záøivý tok L_R se v tìchto oblastech s malou hmotou a mimo zónu nukleární pøemìny prakticky nemìní a rovnice tepelné rovnováhy se ze soustavy rovnic vypouźtí. Z výpoèetních dùvodù se ukazuje výhodné volit v tìchto oblastech za nezávisle promìnnou tlak, neboż hmota se mìní velmi málo. Rovnice hvìzdné stavby proto nabudou tvar dM_R dP = − 4πR^4 GM_R (250) dR dP = dR dM_R dM_R dP = − R^2 ρGM_R (251) dT dP = dT dM_R dM_R dP = T P ∇ (252)

Tyto rovnice se obvykle numericky integrují (napø. metodou Runge-Kutta) od povrchu a¿ do M_R/M_∗ = 0, 97, kde ji¿ mù¿eme pøedpokládat, ¿e je hvìzdný materiál zcela ionizován.

6 Henyeova metoda integrace vnitøních èástí hvìzdy V souèasnosti se k øeźení rovnic vnitøní stavby hvìzd nejèastìji u¿ívá metoda kompletní linearizace rovnic, kterou poprvé navrhli Henyey a spol. (1959) a která se pozdìji zaèala pou¿ívat i k výpoètu modelù atmosfér.

6.1 Metoda úplné linearizace Princip celého postupu je následující: Celé nitro hvìzdy rozdìlíme na dostateèný poèet koncentrických slupek a v ka¿dé na poèátku zvolíme nìjaké pøibli¿né hodnoty velièin R, L, P a T . Pøedpokládejme, ¿e budeme tyto slupky èíslovat smìrem od povrchu do centra. Iteraèní výpoèet pak probíhá následovnì: Povrchovou integraci a¿ do místa, kde je M_R/M_∗ = 0, 97, provedeme pro tøi rùzné hodnoty efektivní teploty a svítivosti v okolí oèekávané polohy modelu v Hetzsprungovì-Russellovì diagramu. Jestli¿e hodnoty závislých promìnných v místì s M_R/M_∗ = 0, 97 oznaèíme indexem 1, lze z onìch tøí integrací urèit koe˛cienty α, β a γ lineární formy

R_1 = α_1P_1 + β_1T_1 + γ_1, (253) L_1 = α_2P_1 + β_2T_1 + γ_2, (254) jimi¿ aproximujeme skuteèné funkèní závislosti

R_1 = f_1(P_1, T_1), (255) L_1 = f_2(P_1, T_1). (256)

Diferenciální rovnice stavby nahradíme rovnicemi diferenèními pro ka¿dou dvojici slupek, èili místo derivací píźeme napø. pro Jtou a (J+1)-ní slupku R_{J+1} − R_J M_{RJ+1} − M_{RJ} (257)

a výrazy na pravých stranách rovnic vypoèteme pro prùmìrné hodnoty mezi J-tou a (J+1) slupkou. Jestli¿e ony ètyøi diferenèní rovnice upravíme pøevedením vźech èlenù na levou stranu do tvaru

G_i = 0, (i = 1, 2, 3, 4), (258)

pak tyto rovnice musí být splnìny vźude a mù¿eme proto pro opravy výchozích hodnot R, L, P a T napsat soustavu ètyø lineárních nehomogenních rovnic

G_i + dG_i = 0, (i = 1, 2, 3, 4), (259) dG_i = ∂G_i ∂R_J △ R_J + ∂G_i ∂L_J △ L_J + ... + ∂G_i ∂T_{J+1} △ T_{J+1} (260)

o osmi neznámých △ R_J , △L_J , △P_J , △T_J , (261) △ R_{J+1}, △L_{J+1}, △P_{J+1}, △T_{J+1}. (262)

Analogickou úpravou rovnic (254) a diferencováním dostaneme dalźí dvì rovnice, které pøedstavují linearizované okrajové podmínky na horní hranici podpovrchových vrstev hvìzdy:

△R_1 = α_1 △ P_1 + β_1 △ T_1 − R_1 + α_1P_1 + β_1T_1 + γ_1, (263) △L_1 = α_2 △ P_1 + β_2 △ T_1 − L_1 + α_2P_1 + β_2T_1 + γ_2. (264)

Pomocí tìchto vztahù mù¿eme eliminovat neznámé △R_1 a △L_1 z rovnic (260) pro první a druhou slupku a získáme tak 4 rovnice pro 6 neznámých, tedy opìt dvì z nich mù¿eme vyjadøit jako lineární funkcí zbylých ètyø neznámých, dosadit do rovnic pro druhou a tøetí slupku a tak postupovat a¿ do centra hvìzdy. Rovnice (260) pro (N-1)-ní a N-tou (centrální) slupku budou ovźem obsahovat pouze 6 neznámých, neboż R_c = 0 a L_c = 0. Po dosazení dvou velièin z pøedchozí dvojice slupek proto v centru získáme soustavu 4 lineárních rovnic pro 4 neznámé. Po jejím vyøeźení dosazujeme postupnì získané velièiny oprav zpìt do odpovídajících rovnic, ve kterých jsme v¿dy dvì neznámé z pøedchozí vyźźí slupky uèinili funkcemi ètyø neznámých ze slupky následující. Tak postupnì získáme vźech 4N+2 neznámých. Tyto vypoètené opravy pøièteme k pøísluźným velièinám v celém modelu. Ze vztahu (249) mù¿eme rovnì¿ spoèítat efektivní teplotu opraveného modelu. Pokud se efektivní teplota a záøivý výkon dostanou mimo meze dané tøemi zkusmými integracemi z fotosféry a¿ k horní hranici podpovrchových vrstev, musíme zvolit opravené hodnoty a jednu èi dvì integrace opakovat. Poté mù¿eme celý postup s opravenými hodnotami vźech velièin opakovat, a to do té doby, ne¿ vźechny opravy závisle promìnných ve vźech slupkách neklesnou pod mez pøesnosti, kterou budeme po¿adovat.

Pokud poèítáme vývoj hvìzdy t.j. èasovou posloupnost modelù, zvolíme jeźtì èasový krok mezi dvìma modely a pøed ka¿dou iterací jeźtì ve vźech slupkách spoèteme nové chemické slo¿ení podle vztahu

Y_i(t + dt) = Y_i(t) + 0, 5( ∂Y_i(t) ∂t + ∂Y_i(t + dt) ∂t ), (265)

pøièem¿ v konvektivních zónách se poté provede støedování podle vztahu (228).

6.2 Meze linearizace

Je pouèné uèinit si pøedstavu o tom, jak zdárnì lze linearizaci diferenciálních vztahù vést do extrému. Vezmìme si pro pøíklad rovnici hydrostatické rovnováhy ve tvaru dP dR = − GM_Rρ R^2

. (266)

Jestli¿e budeme derivaci na levé stranì nahrazovat diferencí mezi centrem a povrchem (rozdìlíme hvìzdu na pouhé dvì slupky), do-

Tabulka 1: Srovnání spoèteného centrálního tlaku s odhadem

Hmota hvìzdy log P_c (model) log P_c (odhad) (M_⊙) [CGS] [CGS] 1 (nyní) 17,356 15,128

7 16,609 14,709 25 16,275 14,518

stáváme

P_c − 0 0 − R_∗ = − ( GM_R R^2 ) støední

ρ_{støední} = − 3M_∗ 4πR^3_∗ 1 2 GM_∗ R^2_∗

, (267)

s pøihlédnutím k tomu, ¿e pro gravitaèní zrychlení v centru platí g_c = lim_{R→0} GM_R R^2 = 4π 3 GRρ_c = 0. (268)

Po úpravì dostáváme tedy následující odhad centrálního tlaku ve hvìzdì:

P_c =

3GM^2_∗ 8πR^4_∗ . (269)

Dosadíme-li hodnoty pro Slunce, dostáváme tlak asi 1, 34 × 10^{15} [CGS], zatímco z modelu Slunce vychází hodnota 2, 269×10^{17} [CGS]. Dostáváme tedy dosti velký rozdíl. V tabulce je srovnání modelu a odhadu pro nìkolik hmotností hvìzdy. Je zajímavé, ¿e vztah mezi logaritmem tlaku spoèteným a odhadnutým je skoro dokonale lineární. Vidíme, ¿e odhad vede k poklesu centrálního tlaku s rostoucí hmotností hvìzdy, ve shodì s tím, co dávají reálné modely. Velmi sportovnì øeèeno: jakýsi odhad toho, ¿e tlak v nitru je hodnì vysoký, pomocí i tak hrubé linearizace dostáváme, a dokonce mù¿eme správnì kvalitativnì odhadnout, jak se mìní v závislosti na hmotnosti hvìzdy.

7 Vývoj osamocené hvìzdy

Podle souèasných pøedstav vznikají hvìzdy z náhodného zhuźtìní chladné mezihvìzdné látky v obøích molekulových mraènech. Tyto procesy jsou dnes pøedmìtem intenzivního výzkumu, a to i v souvislosti s rozvojem pozorovacích technik, které pøímá pozorování chladné hmoty dovolují. Je zøejmé, ¿e se jedná o obecnì nesférický problém a slo¿itìjźí fyziku, ne¿ jakou jsme pøi odvozování rovnic staby hvìzd pøedpokládali.

Ale i poté, kdy¿ ji¿ mù¿eme platnost rovnic hvìzdné stavby pøedpokládat, je výklad hvìzdného vývoje a jeho detailních pøíèin obtí¿ný, proto¿e se jedná o rovnice diferenciální a funkèní závislosti stavových velièin na teplotì a tlaku jsou vesmìs velmi komplikované.

V jisté chvíli se pùvodnì náhodné zhuźtìní zaène dále smrźżovat ji¿ díky vlastní gravitaci a vznikající protohvìzda projde stadiem, kdy se v celém tìlese ustaví konvektivní rovnováha, tak¿e se chemické slo¿ení hvìzdy homogenizuje. S rostoucí hustotou roste i opacita a teplota v nitru, a¿ se v nitru za¿ehnou první nukleární reakce, nejprve energeticky málo významná sluèování lithia, berylia a bóru, ale nakonec primární sluèování vodíku na helium. Uvolòovaná jaderná energie je zèásti vyzáøena, zèásti je pohlcena; to vede k rùstu centrální teploty, hustoty a tlaku. Proto¿e nukleární produkce energie je funkcí vysoké mocniny teploty a je pøímo úmìrná hustotì, vede rozdíl podmínek od místa k místu i k ustavení potøebného gradientu tlaku a k dosa¿ení stavu hydrostatické rovnováhy.

POZOR, je tøeba v¿dy mít na pamìti, ¿e je to gradient tlaku, nikoliv tlak sám, co pùsobí proti síle pøita¿livosti. Chybná tvrzení na toto téma se obèas objevují i u renomovaných autorù.

Okam¿ik ustavení hydrostatické rovnováhy bývá obvykle ztoto¿- òován s polohou hvìzdy v HR diagramu na t.zv. hlavní posloupnosti nulového vìku. Poloha hvìzdy je jednoznaènì dána její hmotností a poèáteèním chemickým slo¿ením.

7.1 Ilustrativní pøíklad: vývoj hvìzdy o hmotì 4 M_⊙

Popiźme si jako ilustrativní pøíklad vývoj hvìzdy s poèáteèním chemickým slo¿ením mladých hvìzd v Galaxii, X = 0, 602, X_N = 0, 014 a Z = 0, 044. U této hvìzdy hraje ji¿ rozhodující roli CNO cyklus jaderné pøemìny. V centru hvìzdy a jeho okolí se ji¿ pøi dosa¿ení hydrostatické rovnováhy vytvoøí konvektivní zóna, která zahrnuje 18 % celkové hmotnosti hvìzdy. Primární pøíèinou vývoje hvìzdy je jaderné sluèovaná vodíku. Díky nìmu postupnì v centrálních èástach ubývá vodíku a pøibývá helia. Na produkci nukleární energie to má dlouho jen malý vliv díky úèinnému promíchávání v konvektivní zónì, které do centra hvìzdy pøináźí stále nový materiál bohatý na vodík. Úbytek vodíku má vźak za následek pokles opacity, která pro dané hustoty a teploty klesá s klesajícím obsahem vodíku. Pokles opacity znamená pøirozenì podle rovnice (223) i pokles ∇_{rad} a v dùsledku toho se tedy postupnì zmenźuje hmotnost konvektivního jádra. Zmenźující se konvektivní jádro za sebou tak nechává v jisté oblasti hvìzdy zónu plynule se mìnícího chemického slo¿ení, s klesajícím obsahem vodíku smìrem k centru.

Jiným dùsledkem nukleárních pøemìn v nitru hvìzdy je postupný rùst støední molekulové hmotnosti èástic v konvektivní zónì, co¿ vzhledem ke stavové rovnici vede k mírnému poklesu tlaku s èasem. Klesá i gradient tlaku, vnitøní èásti hvìzdy se smrźżují a zahøívají, co¿ ovźem zvìtźuje výkon nukleární produkce a ve svých dùsledcíh i rùst støední hmotnosti èástic. Po 63 miliónech let (bod 2 v obrázcích) pøevýźí rùst teploty rùst støední hmotnosti èástic a cetrální tlak se poène zvyźovat. Po celou tuto dobu v dùsledku rùstu produkce energie roste i celkový záøivý výkon na povrchu hvìzdy.

Vysvìtlit dùvody vývoje ostatních povrchových charakteristik je nesnadné, proto¿e se zde kombinuje nìkolik vlivù. Výpoèet ukazuje, ¿e rostoucí tok záøivé energie z centra hvìzdy zpùsobuje po dlouhou dobu i pozvolnou expanzi vnìjźích vrstev, spojenou s poklesem teploty v nich. Klesá i efektivní teplota hvìzdy. A¿ po více ne¿ 84 miliónech let se tento pokles teploty zastaví a teplota zaèíná znovu rùst. "Krátce" poté (v èase 86,1 miliónù let) dosáhne polomìr hvìzdy lokálního maxima a zaèíná klesat. To ovźem jen urychlí rùst teploty.

Prvotní pøíèina tìchto zmìn spoèívá opìt v nitru hvìzdy. V té dobì klesl ji¿ relativní hmotnostní obsah vodíku v konvektivní zónì pod 0,04, co¿ se ukazuje jako kritická hodnota. Pøitom spotøeba vodíku díky rùstu teploty i hustoty stále roste. V èase 88,5 miliónù let klesne obsah vodíku v jádru na hodnotu X = 0, 0015, co¿ ji¿ vede k poklesu výkonu nukleární produkce a v dùsledku toho pak i k poklesu centrální teploty.

Pokles produkce je tak prudký, ¿e celá hvìzda se zaèíná smrźżovat. To ale vede k rùstu hustoty a teploty v oblastech pozmìnìného chemického slo¿ení, které po sobì zanechala k centru ustupující konvektivní zóna. V dùsledku toho vznikne nad ji¿ témìø heliovým jádrem druhé energerické maximum nukleární pøemìny vodíku na helium, vodíková slupka. Intensita tohoto zdroje zpoèátku velmi rychle roste, tak¿e do vrstev blí¿e k povrchu pøichází více záøivé energie, ne¿ kolik se staèí vyzáøit, a vnìjźí èásti hvìzdy zaèínají velmi rychle expandovat (bod 6, t=88,589 miliónù let). Následkem toho dochází k novému poklesu teploty a zpoèátku i záøivého výkonu hvìzdy.

S poklesem energetické produkce v centru se zmenźuje L_R a tedy i ∇_{rad}, tak¿e po velmi krátké dobì zanikne centrální konvektivní zóna (bod 7, t=88,618 milionù let). Celá oblast se rychle pøizpùsobí stavu záøivé rovnováhy a nastává krátké období relativní stability, ve kterém se do znaèné míry se zastaví expanze hvìzdy i smrźżování jádra. (Gravitaèní energie uvolòovaná v jádru je v té dobì zhruba o øád menźí, ne¿ v období zániku konvektivní zóny.)

Jaderné reakce v centru brzo spotøebují i zbývající zásobu vodíku (bod 8, t=90,50 miliónu let), tak¿e dochází k novému prudkému smrźżování jádra spojenému s rùstem tlaku, hustoty, uvolòování gravitaèní energie a tedy i rùstu centrální teploty. Rùst teploty a hustoty naruźí i relativnì stabilizovanou vodíkovou slupku, ve které nastává nový rychlý rùst produkce nukleární energie. To vede k nové expanzi a ochlazování obalu hvìzdy. Pokles teploty je rychlejźí, ne¿ pokles hustoty, opacitní koe˛cient roste a po urèitém èase vede i postupnému poklesu záøivého výkonu hvìzdy (bod 9, t=93,5 miliónu let).

Vodíková slupka se neustále zu¿uje a posouvá smìrem k povrchu. Souvisí to s úbytkem vodíku smìrem k centru a poklesem teploty a hustoty smìrem k povrchu. Produkce energie ve slupce proto zvolna klesá a sni¿uje se tím pádem i záøivý výkon celé hvìzdy.

Pokraèující pokles teploty vyvolá pokles ionizace v podfotosférických vrstvách, co¿ vede ke vzniku konvektivní zóny, která se postupnì rozźiøuje smìrem k centru hvìzdy. V tenké vrstvì nad touto konvektivní zónou navíc poklesne opacita, èím¿ je pøenos energie smìrem k povrchu usnadnìn. Je tøeba si pøipomenout, ¿e zatímco v oblastech se záøivým pøenosem energie dochází k expanzi zèásti na úkor pohlcovaného záøení, v oblastech konvekce probíhá expanze prakticky adiabaticky, tedy pouze na úkor vnitøní energie. Výsledkem je, ¿e záøivý výkon hvìzdy znovu roste a tento rùst probíhá tak rychle, jak rychle se dolní hranice konvektivní zóny pøibli¿uje k okraji hoøící vodíkové slupky.

Tato nová zmìna struktury hvìzdy vede k rùstu teploty a tedy i produkce energie ve vodíkové slupce. To je pozoruhodná situace - poprvé za celý vývoj od hlavní posloupnosti nulového vìku jsou pro chování celé hvìzdy urèující procesy probíhající v jejích podpovrchových vrstvách.

Záøivý výkon hvìzdy roste do té doby, ne¿ teplota v blízkosti centra hvìzdy dosáhne hodnoty 10^8 K. Poté zapoène v centru hvìzdy jaderné sluèování helia na uhlík. V centru se opakuje podobná situace jako pøi zapálení vodíku bìhem kontrakce hvìzdy k hlavní posloupnnosti nulového vìku. Smrźżování jádra se zastaví a v jádru se ustaví stabilní stav, postupnì se ovźem vytvoøí konvektivní zóna, která pøi svém zvìtźování vede k diskontinuitì chemického slo¿ení na vnìjźím okraji zóny. Hlavním dùsledkem vźak je, ¿e zastavením kontrakce jádra se zhorźí podmínky pro sluèování vodíku na helium ve vodíkové slupce, která je i nadále nejvydatnìjźím energetickým zdrojem hvìzdy. Aè se to zdá ponìkud kuriózní, záøivý výkon hvìzdy po za¿ehnutí dalźího zdroje nukleární energie proto zaèíná klesat a její polomìr se zmenźuje. Vzhledem k ni¿źí energetické vydatnosti sluèování helia na uhlík, trvá relativnì stabilní období hoøení helia v jádru hvìzdy mnohem kratźí dobu, ne¿ fáze pobytu hvìzdy na hlavní posloupnosti. Po vyèerpání helia v jádru dojde opìt analogicky k hoøení helia ve heliové slupce. Nyní vźak dochází ji¿ ke dvojité vazbì: jak se nyní uhlíkové jádro smrźżuje a zahøívá, dostává se heliová slupka do oblastí s vyźźí teplotou a hustotou a zvýźený tok energie z ní vede k expanzi a ochlazování oblasti hoøení vodíku ve slupce a tedy ke smrźtování hvìzdy a poklesu jejího záøivého výkonu. V tìchto fázích vstupuje do hry dalźí faktor, který námi uva¿ované modely dobøe nepopisují: únik hmoty ve formì hvìzdného vìtru. (V nìkterých výpoètech se únik hmoty bere v potaz formou parametrického popisu na základì empirických údajù.) Hvìzda v dùsledku dalźích nukleárních reakcí s menźí a menźí energetickou vydatností stále zrychluje svùj vývoj, co¿ vede k tomu, ¿e je nakonec tøeba dalźí vývoj ji¿ uva¿ovat dynamicky, s pou¿itím pohybové rovnice místo rovnice hydrostatické rovnováhy. Dochází k pulsacím obalu hvìzdy, v HR diagramu se hvìzda pohybuje po velice slo¿ité trajektorii v blízkosti asymptotické vìtve obrù. Mù¿e dojít i k odvr¿ení celého vnìjźího obalu hvìzdy.

Výsledným produktem jaderných reakcí je jádro slo¿ené z prvkù skupiny ¿eleza, jejich¿ atomová struktura je velmi stabilní. Jeho dalźí smrźżování nakonec zastaví elektronová degenerace centrálních èástí hvìzdy.

Pozdní stádia vývoje vy¿adují mnohem slo¿itìjźí modely a jsou v souèasnosti pøedmìtem intenzivního výzkumu. Pokud nedojde k odvr¿ení obalu v dùsledku dynamických nestabilit, spotøebuje se po zastavení kontrakce jádra v dùsledku elektronové degenerace zbytek nukleárního paliva v hoøících slupkách a celá hvìzda se zaène smrźżovat a skonèí jako více èi ménì kompaktní objekt v blízkosti hlavní posloupnosti èistì heliových hvìzd.

7.2 Odliźnosti hvìzdného vývoje v závislosti na hmotì hvìzdy

Poèáteèní hmotnost hvìzdy je pro celý její vývoj zcela urèující. Ji¿ z názoru a z toho, co dosud víme, je zøejmé, ¿e hvìzdy s vyźźí hmotností budou díky vìtźí vlastní gravitaci schopny dosahovat pøi poèáteèní kontrakci vyźźích centrálních teplot. Vzhledem ke strmé závislosti energetické výtì¿nosti jaderných reakcí na teplotì lze proto oèekávat, ¿e nukleární vývoj i ostatní fáze vývoje hvìzdy se budou s rostoucí hmotností zkracovat. To výpoèty také skuteènì potvrzují. Popiźme se nyní, jak se liźí vývoj hvìzd v závislosti na jejich poèáteèní hmotnosti, ponìkud podrobnìji.

Je-li hmotnost protohvìzdy menźí ne¿ asi 0,075 M_⊙, nestaèí její vlastní pøita¿livost k tomu, aby v jejím jádru doźlo k øádnému zapálení vodíkové syntézy. Hroucení jádra proto pokraèuje, hvìzda chabì záøí na úkor zmìn potenciální energie a nakonec je smrźżování jádra zastaveno jeho narùstající elektronovou degenerací. Hvìzdám v tomto stavu se v poslední letech zaèalo øíkat hnìdí trpaslíci a vyvíjí se velké úsilí je skuteènì pozorovat. V jistém smyslu se na tomto konci hmotností dostáváme k ˛loso˛cké otázce, co jeźtì pova¿ovat za hvìzdu. Limitnì bychom za hnìdého trpaslíèka mohli pova¿ovat i nejvìtźí planetu sluneèní soustavy, Jupitera o hmotnosti ménì ne¿ 0,001 M_⊙, u nìho¿ je z mìøení kosmických sond, které kolem nìj prolétly, známo, ¿e zèásti záøí díky vlastní gravitaèní energii, nikoliv pouze odra¿eným svìtlem Slunce.

U hvìzd, jejich¿ hmotnost nepøevyźuje hmotnost Slunce, probíhá jaderné sluèování vodíku na helium témìø výluènì formou protonprotonového cyklu, jeho¿ energetická závislost na teplotì je ménì strmá. V dùsledku toho v takových hvìzdách zaujímá oblast nukleárního sluèování relativnì vìtźí objem ne¿ u hvìzd hmotnìjźích. Kromì toho se u nich vùbec nevytvoøí centrální konvektivní zóna a nedochází k ¿ádnému výraznému pøechodu mezi hoøením vodíku v jádru a ve vodíkové slupce. Dlouhé období klidného vývoje tak zahrnuje i dobu hoøení vodíku ve slupce. (Z tohoto pohledu lze øíci, ¿e si lidstvo pro svou existenci nevybralo tak źpatnou centrální hvìzdu.)

Pro hvìzdy, jejich¿ hmotnost je menźí ne¿ asi 0,5 M_⊙, navíc elektronová degenerace zastaví kontrakci jejich jádra po vyhoøení vodíku døív, ne¿ je dosa¿ena teplota potøebná ke sluèování helia na uhlík.

U hvìzd s hmotností mezi 1 a 2 M_⊙ dochází k jinému zajímavému jevu: bìhem jejich stabilního vývoje po zapálení vodíku v jádru se jejich centrální konvektivní zóna postupnì zvìtźuje v závislosti na tom, jak se spolu se zvolna rostoucí centrální teplotou stále více na produkci energie podílí i CNO cyklus.

Pro hvìzdy s hmotností mezi 0,5 a asi 10 M_⊙ mù¿eme pøedpokládat, ¿e v pozdìjźích fázích vývoje ztratí díky dynamickým oscilacím a vlivem hvìzdného vìtru své vnìjźí vrstvy a poté, co se v jejich jádru uplatní elektronová degenerace, konèí jako bílí trpaslíci, horké a velmi husté hvìzdy, skrblící svou záøivou energií a velmi zvolna chladnoucí.

Koneènì u hvìzd s hmotností vìtźí ne¿ asi 10 M_⊙ dochází bìhem hoøení vodíku v jádru k rozźiøování konvektivní zóny v dùsledku znaèného tlaku záøení. Proto¿e v uva¿ovaném rozsahu teplot a hustot je opacitní koe˛cient urèován pøedevźím rozptylem na volných elektronech, pro který platí vztah

κ = 0, 19(1 + X), (270)

roste opacita s rostoucím obsahem vodíku a vrstvy nad konvektivní zónou se tak stávají vùèi konvekci nestabilní. Vytváøí se t.zv. semikonvektivní zóna, oblast, ve které dochází pouze k èásteènému promíchávání chemických elementù tak, aby v ka¿dém místì byla splnìna podmínka ∇_{rad} = ∇_{ad}. V literatuøe se rovnì¿ vedou spory o tom, zda nedochází k jevu, který se v angliètinì nazývá convective overshooting. Jde o to, ¿e pokud je materiál vztlakem nadlehèován a unáźen konvekcí vzhùru, mù¿e kinetická energie velkých konvektivních elementù zpùsobit to, ¿e se èást materiálu dostane i do míst, kde ji¿ podmínka konvektivní rovnováhy splnìna není. Tím by se velikost oblasti, ve které dochází k promíchávání materiálu, ponìkud zvìtźila.

Jak ukázal teoreticky ji¿ Chandrasekhar (1938), pokud hmotnost jádra slo¿eného z prvkù skupiny ¿eleza pøekroèí 1,4 M_⊙, staèí ji¿ jeho vlastní pøita¿livost k tomu, aby pøekonala gradient tlaku vzniklý elektronovou degenerací, dochází k dezintegraci atomových jader a vzniká neutronové jádro. Kolaps jádra je provázen prudkým uvolnìním obrovského mno¿ství energie, co¿ vede k odmrźtìní celého obalu rychlostmi, které pøekonávají rychlost únikovou, do okolního prostoru.

V Galaxii extrémnì vzácné hvìzdy s poèateèní hmotností nad asi 50 M_⊙ by mohly v závìreèných fázích vývoje dosáhnout v jádru tak velkou pøita¿livost, ¿e by doźlo k uplatnìní relativistických efektù a vzniku èerné díry. Je tøeba ovźem upozornit na to, ¿e napø. modelové výpoèty ¿enevské skupiny (napø. Schaller a spol. 1992), ve kterých se bere v potaz i únik hmoty ve formì hvìzdného vìtru, ukazují, ¿e napø. hvìzda s poèáteèní hmotností 60 M_⊙ ztratí ji¿ bìhem fáze hoøení vodíku v jádru plných 12 M_⊙.

Modelové výpoèty rovnì¿ potvrzují to, co bylo øeèeno na zaèátku: Vývoj probíhá tím rychleji, èím je hvìzda hmotnìjźí. őivotní doby hoøení vodíku v jádru jsou navíc rostoucí funkcí poèáteèního obsahu vodíku i pùvodního obsahu tì¿kých prvkù.

7.3 Jak srovnávat teorii hvìzdného vývoje s pozorováním?

Je zøejmé, ¿e vźechny makroskopické velièiny, je¿ charakterizují hvìzdy, a které mù¿eme ze Zemì pozorovat, se v dùsledku hvìzdného vývoje v naprosté vìtźinì vývojových fází mìní pøiliź pomalu, ne¿ abychom je mohli bìhem lidského ¿ivota pozorovat. Kvantitativní pozorovací údaje o jasnostech èi teplotách hvìzd existují (a¿ na nìkolik èestných výjimek) pouze za období posledních asi 100 { 150 let. Nezbývá proto, ne¿ se pøi srovnávání teorie s pozorováním uchýlit ke statistice a k jiným nepøímým metodám srovnávání a k hledání dùkazù diferencovaného vývoje v dùsledku rùzné poèáteèní hmotnosti hvìzd.

Uva¿me nejprve, jaké mìøitelné velièiny mù¿eme pro podobné porovnávání pou¿ít.

7.3.1 Záøivý výkon hvìzdy

Velké mno¿ství hvìzd bylo promìøeno v Johnsonovì UBV systému èi ve Strömgrenovì uvby. Hvìzdné velikosti mìøené ve ¿luté barvì Strömgrenova systému y jsou pøímo navázány na Johnsonovy hvìzdné velikosti ve ¿lutém ˛ltru V jeho systému. I z dalźích praktických dùvodù se pøi srovnávání dat z rùzných zdrojù jeví hvìzdná velikost mìøená ve ¿luté barvì jako nejvhodnìjźí: rozlo¿ení energie hvìzd se v oblasti ¿luté barvy kolem 550 nm mìní jen zvolna s vlnovou délkou a také extinkèní koe˛cient naźí atmosféry je pøi pozorování ve ¿luté barvì ni¿źí, ne¿ v barvì modré èi ˛alové. (Za dobrých pozorovacích podmínek zøídkakdy na kterékoliv pozemské observatoøi pøesahuje hodnotu 0,3 { 0,4; v dobrých podmínkách bývá pouze asi 0,15.) Ze vźech tìchto dùvodù jsou mìøení ve ¿luté barvì zatí- ¿ena nejmenźími chybami a také se nejsnáze pøevádìjí na standardní systém.

Chceme-li ovźem mìøení jasnosti ve ¿luté barvì srovnávat s bolometrickým záøivým výkonem modelu L_∗, musíme provést nìkolik krokù. Nejprve musíme namìøenou zdánlivou hvìzdnou velikost pøepoèítat na velikost absolutní, jakou by hvìzda mìla ve vzdálenosti 10 pc od nás. (1 pc = 3,085678×10^{16} m je vzdálenost, ze které je vidìt støední polomìr zemské dráhy okolo Slunce, astronomická jednotka, pod úhlem 1,^{′′}0.) Proto¿e tok záøení v prázdném prostoru ubývá se ètvercem vzdálenosti d, je zøejmì

M_V − V = −2, 5 log d^2 100 . (271)

Vlivem mezihvìzdné hmoty dochází vźak na velkých vzdálenostech k pohlcování svìtla hvìzdy, co¿ se obvykle popisuje absorpèním koe˛cientem ve ¿luté barvì A_V . Po promìøení øady hvìzd, u nich¿ bylo mo¿no získat urèitou pøedstavu o jejich vzdálenosti od nás, bylo zjiźtìno, ¿e absorpci ve ¿luté barvì lze dobøe popsat pomocí vztahu A_V = 3E(B − V ), kde velièina E(B − V ) oznaèuje zèervenání barevného indexu (B − V ). To se dá z mìøení v Johnsonovì èi Strömgrenovì systému obvykle dobøe urèit. Zdánlivá hvìzdná velikost ve ¿luté barvì, opravená o mezihvìzdnou absorpci, se obvykle oznaèuje indexem nula a je tedy

V_0 = V − A_V . (272)

Pro absolutní hvìzdnou velikost ve ¿luté barvì, zvanou obvykle velikost visuální, tak dostáváme jednoduchý pracovní vztah

M_V = V_0 + 5 − 5 log d = V_0 + 5 + 5 log π. (273)

Vztah (273) mù¿eme pøirozenì pou¿ít jen tehdy, známe-li vzdálenost hvìzdy od nás. Pro hvìzdy do vzdáleností asi 100 pc bylo mo¿no vzdálenosti ji¿ od dob astronomického vyu¿ití fotogra˛ckých emulzí urèovat trigonometrickou metodou. V nedávné dobì se díky mimoøádnì uspìźné dru¿ici Evropské kosmické agentury Hipparcos, která mìøila velmi pøesné paralaxy a té¿ jasnosti hvìzd v období let 1989-1994, podaøilo tuto hranici prakticky o jeden øád zvìtźit. Kromì toho lze mìøení jasnosti této dru¿ice poøizovaná ve velmi źirokopásmovém ˛ltru a oznaèovaná jako H_p, v mnoha pøípadech velmi pøesnì pøevést na Johnsonovu hvìzdnou velikost ve ¿luté barvì pomocí vztahu, který publikoval Harmanec (1998). Jinou { i kdy¿ podstatnì ménì pøesnou { mo¿ností je odhadnout vzdálenost podle vzhledu spektra hvìzdy. Tato metoda t.zv. spektroskopické paralaxy byla navr¿ena Adamsem a Kohlschütterem (1914).

Rozdíl mezi bolometrickou a visuální absolutní hvìzdnou velikostí se nazývá bolometrická korekce BC. Bolometrické korekce byly empiricky urèeny na základì mìøení úhlových prùmìrù hvìzd pomocí intenzitního interferometru, mìøení jejich rozlo¿ení energie a s pou¿itím modelù atmosfér pro odhad pøíspìvku z krátkovlnné èásti spektra. Souhrnnì jsou jako funkce efektivní teploty tabelovány v práci Code a spol. (1976) nebo v závislosti na spektrálním typu hvìzd v práci Popper (1980). Jejich pøiètením k absolutní visuální velikosti ze vztahu (273) dostáváme potøebnou absolutní velikost bolometrickou:

M_{bol} = M_V + BC. (274)

Tuto bolometrickou hvìzdnou velikost mù¿eme ji¿ pøímo porovnat s bolometrickou hvìzdnou velikostí spoètenou ze záøivého toku toku hvìzdy, udaného v jednotkách záøivého toku Slunce, který bývá obvykle v pracech s modely hvìzdných niter tabelován:

M_{bol} − M_{bol⊙} = −2, 5 log L_∗ L_⊙ . (275)

Proto¿e novìjźí studie ukazují, ¿e záøivý výkon Slunce se ponìkud mìní bìhem jedenáctiletého sluneèního cyklu, a proto¿e hodnota sama závisí na souèasné pøesnosti naźich mìøení, vyskytují se v literatuøe pro záøivý výkon Slunce mírnì odliźné údaje. To je ovźem nepøíjemnost, která do naźich srovnání vnáźí zbyteènou nepøesnost navíc. Proto Mezinárodní astronomická unie pøijala na svém 23. valném shromá¿dìní r. 1997 resoluci (pro ní¿ jsem mìl to potìźení jako zástupce Èeského národního komitétu Unie i osobnì hlasovat), která stanoví, ¿e nadále ji¿ nebude bolometrický záøivý výkon hvìzd kalibrován záøivým výkonem Slunce (který se jednak mírnì mìní bìhem jedenáctiletého sluneèního cyklu, jednak se od autora k autorovi ponìkud liźí), ale ¿e jeho nulový bod bude pevnì stanoven, konkrétnì

L_0 = 3, 055 × 10^{28}W pro (276) M_{bol} = 0.^m00. (277)

Je snadné si ovìøit, ¿e to dobøe odpovídá èasto pøijímaným následujícím støedním hodnotám pro Slunce

M_{bol⊙} = +4.^m75, (278) L_⊙ = 3, 846 × 10^{26}W. (279)

7.3.2 Efektivní teplota hvìzdy

Efektivní teplotu hvìzdy lze odhadnout pøímo z jejího spektrálního typu. Existují rùzné źkály efektivních teplot od rùzných autorù, jako dobrou lze doporuèit napø. źkálu publikovanou v práci Popper (1980). Ideální ovźem je pou¿ít k urèení efektivní teploty spoètené detailní modely hvìzdných atmosfér a srovnávat pozorované a spoètené pro˛ly øady spektrálních èar, a¿ nalezneme model, jeho¿ spoètené èáry nejlépe popisují spektrum pozorované.

7.3.3 Hmoty a polomìry hvìzd

Pro øadu zákrytových dvojhvìzd, jejich¿ vývoj nebyl dosud ovlivnìn pøímou interakcí mezi slo¿kami, se podaøilo ze spektroskopie a fotometrie urèit vźechny jejich základní vlastnosti: hmoty, polomìry, efektivní teploty a záøivé výkony slo¿ek.

Polomìry hvìzd lze rovnì¿ získat z kombinace interferometrických pozorování, ze kterých získáme úhlové rozmìry, a ze spolehlivì urèené vzdálenosti. Tu lze pro bli¿źí hvìzdy získávat pøímým trigonometrickým mìøením, jak u¿ o tom byla øeè výźe, nebo lze studovat hvìzdy z hvìzdokup s dobøe urèenou vzdáleností.

7.3.4 Hertzsprungùv-Russellùv diagram pro hvìzdokupy

Proto¿e i hvìzdokupy, patøící do naźí Galaxie, jsou od nás vzdáleny nejménì desítky parsekù, mù¿eme vzhledem k jejich daleko menźím vlastním rozmìrùm pøedpokládat, ¿e vźechny jejich èleny vidíme prakticky ve stejné vzdálenosti od nás. Toto poznání se stalo základem pro jeden z nejlepźích testù teorie hvìzdného vývoje. Pro danou hvìzdokupu toti¿ staèí provést mìøení jasnosti jejich èlenù v nìjakém standardním fotometrickém systému a poté zkonstruovat diagram barevný index versus zdánlivá visuální hvìzdná velikost. Takový diagram je v zásadì jen jiným provedením HR diagramu. Pøíkladnì pro Johnsonùv UBV systém existuje velmi dobrá kalibrace mezi indexem (B − V ) a mezi spektrálním typem èi efektivní teplotou hvìzdy. Proto¿e vźechny hvìzdy kupy jsou zhruba stejnì daleko, popisují zdánlivé jasnosti hvìzd zcela správnì jejich vzájemné jasnosti.

7.4 Srovnání pøedpovìdí teorie hvìzdného vývoje s pozorováním

7.4.1 Vysvìtlení hlavních rysù HR diagramu

Zcela zásadním úspìchem teorie hvìzdného vývoje je to, ¿e doká¿e velmi dobøe vysvìtlit nerovnomìrné rozlo¿ení hvìzd v HR diagramu. Konkrétnì hlavní posloupnost v HR diagramu se ukázala být identická s mno¿inou bodù (log T_{eff} , M_{bol}), které de˛nují modely hvìzd o rùzných poèáteèních hmotnostech pro fáze klidného sluèování vodíku na helium v jejich jádrech. Teorie pøedpovídá, ¿e tyto fáze vývoje trvají nejdéle, a proto máme statisticky nejvìtźí źanci právì v nich hvìzdy pozorovat. Navíc se velmi uspokojivì shodují pøedpovìzená a pozorovaná poloha hlavní posloupnosti.

7.4.2 Projevy vývoje ve hvìzdokupách

Historicky prvním velkým úspìchem teorie hvìzdného vývoje byl souhlas pøedpovìdi s pozorováními nìkolika hvìzdokup, který publikoval Sandage (1957). Jak jsme podrobnì probrali, vyvíjejí se hvìzdy tím rychleji, èím je jejich poèáteèní hmotnost vìtźí. Mimo to mù¿eme pokládat za velice pravdìpodobné, ¿e vźechny hvìzdy dané hvìzdokupy vznikly souèasnì. Ka¿dá hvìzdokupa je tedy jako celek nìjak stará a dá se èekat, ¿e èím je starźí, tím ménì hmotné hvìzdy k ní patøící staèily ji¿ spotøebovat ve svých jádrech zásobu vodíku a opustit hlavní posloupnost. Sandage poskládal v HR diagramu pozorování hvìzd z 11 hvìzdokup se známými absolutními visuálními hvìzdnými velikostmi a ukázalo se, ¿e v dolní èásti hlavní posloupnosti se pozorování ze vźech hvìzdokup dobøe shodovala, zatímco v horní èásti se jednotlivé hvìzdokupy liźily podle svého stáøí.

Toto zásadní zjiźtìní je dnes pou¿íváno ji¿ ne k dùkazu správnosti teorie hvìzdného vývoje, ale naopak k urèování stáøí hvìzdokup a jejich vzdálenosti od nás. Pøi detailních studiích se postupuje tak, ¿e se nejprve pomocí spektroskopických pozorování øady èlenù kupy urèí její chemické slo¿ení, konkrétnì obsah tì¿kých prvkù Z a helia Y a poté se srovnává její pozorovaný HR diagram s pøedpovìdí modelových výpoètù pro dané chemické slo¿ení. Z bodu, kde se pozorovaná sekvekce hvìzd kupy v HR diagramu zaèíná vzdalovat od hlavní posloupnosti, lze velmi pøesnì odhadovat vývojový vìk kupy. Naopak konstanta, o kterou bylo tøeba zmìnit pozorované zdánlivé visuální hvìzdné velikosti, opravené o mezihvìzdnou absorpci, aby se hvìzdy hlavní posloupnosti v pozorovaném a modelovém HR diagramu pøekrývaly, se obvykle nazývá modul vzdálenosti MOD a podle (273) jej zøejmì lze vyjádøit takto:

MOD = V_0 − M_V = 5 log d − 5. (280)

Z nìj mù¿eme ihned spoèítat vzdálenost hvìzdokupy od nás.

Je tøeba se zmínit, ¿e poté, co byla zpracována mìøení vzdáleností z ji¿ zmiòované dru¿ice Hipparcos, ukázalo se, ¿e pro vìtźinu dobøe pozorovaných galaktických hvìzdokup se fotometricky a trigonometricky urèené vzdálenosti velmi dobøe shodují, ale v nìkolika pøípadech existuje dosud ne zcela uspokojivì vysvìtlený rozdíl. Konkrétnì pro velmi známou hvìzdokupu Plejády (M45) je podle Pinsonneaulta a spol. (1998) fotometricky urèená vzdálenost (s pou- ¿itím modelù hvìzdného vývoje) asi 130 pc, zatímco mìøení dru¿ice Hipparcos vedou na vzdálenost (116 ± 3) pc. Tito autoøi vyslovili domnìnku, ¿e mìøení dru¿ice Hipparcos mohou být na nìkterých èástech oblohy zatí¿ena systematickou chybou. Na obranu spolehlivosti mìøení dru¿ice Hipparcos vźak velmi pøesvìdèivì vystoupili Robichon a spol. (1999), kteøí ukázali, ¿e fotometrická vzdálenost Plejád se podle urèení rùzných autorù pohybuje v rozmezí 124 { 132 pc a z vlastní analýzy urèili vzdálenost Plejád z dru¿icových mìøení na 115 { 121 pc. Nezávisle vylouèil existenci systematických chyb v mìøení dru¿ice Hipparcos van Leeuwen (1999), který z nich urèil vzdálenost Plejád v rozpìtí 115 { 122 pc.

7.4.3 Projevy vývoje ve dvojhvìzdách

Pokud se podaøí pro nìkterou zákrytovou dvojhvìzdu s dobrou pøesností urèit její základní fyzikální vlastnosti, mù¿eme se opìt pokusit o srovnání s vývojovými modely spoètenými pro pozorované hmotnosti obou slo¿ek. Harmanec (1988) kriticky shromá¿dil urèení hmot a polomìrù hvìzd hlavní posloupnosti a odvodil støední závislost tìchto velièin na efektivní teplotì hvìzdy. Jeho empirickou kalibraci lze porovnat se spoètenou sítí modelù Schallera a spol. (1992). Toto srovnání ukazuje velmi dobrou shodu v celém rozsahu hmotností, pro nì¿ byly modely spoèteny.

Andersen (1991) provádìl detailní srovnání vývojových modelù s konkrétními dvojhvìzdami. Ve vìtźinì pøípadù nalezl velmi dobrou shodu t.j. v mezích pøesnosti stejný vývojový vìk obou slo¿ek a dobrou shodu vypoètené a pozorované polohy v rùzných diagramech. Pro nìkteré systémy se vźak shodu nalézt nepodaøilo pro ¿ádné rozumné chemické slo¿ení.

Na okraj poznamenejme, ¿e pro dvojhvìzdy s výstøednými drahami lze rovnì¿ porovnávat pozorované a z modelù pøedpovìzené stáèení pøímky apsid. I zde existují pøípady dobré shody a pøípady neshody, tento test vźak závisí na více okolnostech.

7.4.4 Projevy vývoje za dobu lidské historie

Projevy hvìzdného vývoje mù¿eme pozorovat jen v pøípadech velmi rychlých vývojových stádií. Soudí se napø., ¿e projevem závìreèných fází vývoje hmotnìjźích hvìzd jsou výbuchy supernov, které rozmetají vìtźinu hmoty hvìzdy do okolního prostoru. Tento názor potvrdil výbuch supernovy 1987 A ve Velkém Magellanovì mraènu, kdy byl detekován i slabý tok neutrín. Jiným argumentem je i pøítomnost pulzaru v centru Krabí mlhoviny, která vznikla pøi výbuchu supernovy pozorovaném roku 1054.

Podobnì se soudí, ¿e napø. známá promìnná hvìzda FG Sge s velkou amplitudou zmìn, je hvìzda v dynamickém pozdním stádiu vývoje (post-AGB star) - viz napø. Jurcsik a Montesinos (1999).

Za dùkaz hvìzdného vývoje se pova¿ují i nálezy bílých trpaslíkù v centru planetárních mlhovin.

Nezvyklý a originální pokus o ovìøení hvìzdného vývoje v reálném èase uèinil Mayer (1984), který se srovnáním hvìzdných velikostí z katalogu Almagest se souèasnými pozorovanými jastnostmi veleobrù pokusil statisticky prokázat jejich pozorovatelný vývoj ve shodì s teorií. Jeho výsledky vźak byly nedávno Hearnshawem (1999) podrobeny kritice. I k Hearnshawovì studii vźak lze mít výhrady a vìc tak zùstává otevøená.

8 Vliv rotace

8.1 Rocheùv model a jednoduché odhady

Hrubý odhad vlivu rotace na rozmìry hvìzdy poskytuje Rocheùv model, který lze pova¿ovat za polytropní model pro n = 5. Pro rotující hvìzdu mù¿eme uva¿ovat válcové souøadnice s osou z identickou s osou rotace a druhou souøadnicí l, která oznaèuje kolmou vzdálenost od rotaèní osy. Rocheùv model je zalo¿en na pøedpokladu, ¿e vźechna hmota hvìzdy je soustøedìna ve hmotném bodu v jejím centru, a na pøedpokladu tuhé rotace s úhlovou rychlostí ω. Jak jsme vidìli, je z hlediska povrchových vrstev tento pøedpoklad u reálných hvìzd docela dobøe splnìn.

Na èástici v atmosféøe hvìzdy pùsobí jednak gravitaèní síla −GM_∗r^{−2}, kde r^2 = l^2 + z^2, jednak odstøedivá síla ω^2l. Celkový potenciál je tedy ˘ = GM_∗ r + 1 2 ω^2l^2. (281)

Ekvipotenciální plochy jsou zároveò plochami konstantní hustoty, tak¿e rotující hvìzda bude zaujímat tvar nìkteré konkrétní ekvipotenciální plochy.

Zkoumejme, jaké budou vlastnosti kritické plochy, pro ní¿ bude nìkde výslednice pøita¿livé a odstøedivé síly nulová. Podmínkou pro to je nulový gradient potenciálu. Konkrétnì dostáváme ∂˘ ∂z = − 1 2 GM_∗(l^2 + z^2)^{− 32} 2z = −GM_∗r^{−3}z = 0, (282)

co¿ je zøejmì splnìno vźude v rovinì rovníku hvìzdy t.j. pro z = 0, a ∂˘ ∂l = −GM_∗l(l^2 + z^2)^{− 32} + lω^2 = 0. (283)

Proto¿e z = 0, je tato druhá podmínka splnìna pro l_0 pro nì¿ platí

GM_∗(l^2_0)^{− 32} = ω^2, (284)

èili

GM_∗ = ω^2l^3_0. (285)

Hodnota kritického potenciálu je tedy

˘_{krit.} = GM_∗ l_0 + 1 2 ω^2l^2_0 = 3 2 ω^2l^2_0. (286)

Kritická ekvipotenciála je tedy mno¿inou bodù (l, z), pro nì¿ platí

ω^2l^3_0(l^2 + z^2)^{12} + 1 2 ω^2l^2 = 3 2 ω^2l^2_0. (287)

Mù¿eme jeźtì zjistit hodnotu polárního polomìru takové kriticky rotující hvìzdy z_{pol}, jestli¿e polo¿íme l = 0 :

ω^2l^3_0 = 3 2 z_{pol}ω^2l^2_0, (288)

tak¿e dostáváme

z_{pol} = 2 3 l_0. (289)

Vidíme tedy, ¿e hvìzda rotující na mezi své dynamické stability má rovníkový polomìr o polovinu vìtźí ne¿ polomìr polární.

To mù¿e mít vliv na odhady polomìrù hvìzd z jejich hvìzdné velikosti. Pokud bychom pozorovali hvìzdu rotující v blízkosti kritické rotaèní rychlosti zhruba od pólu rotace, budeme vidìt v zásadì její rovníkový polomìr, o polovinu vìtźí, ne¿ její polomìr polární. Pokud vźak pozorujeme hvìzdu zhruba v rovinì jejího rovníku, mù- ¿eme prùmìt záøící plochy v prvním pøiblí¿ení aproximovat plochou elipsy s velkou poloosou rovnou rovníkovému, a malou polárnímu polomìru hvìzdy. Pro efektivní polomìr R_{ef} tak dostáváme

πR^2_{ef} = πab = 1, 5πR_{pol}, (290)

neboli

R_{ef} = √ 1, 5R_{pol} ≃ 1, 225R_{pol}. (291)

Uveïme si v té souvislosti nìkolik u¿iteèných základních vztahù, které se hodí pro podobné odhady. U rotujících hvìzd se mù¿eme setkat s projevy rychlé promìnnosti jasnosti nebo pro˛lù spektrálních èar. Mù¿e se stát, ¿e si budeme chtít uèinit pøedstavu, v jakém rozmezí se mù¿e nalézat oèekávaná rotaèní perioda rotující hvìzdy.

Oznaèíme-li v rovníkovou rotaèní rychlost hvìzdy, R_{rov} její rovníkový polomìr a P_{rot} její rotaèní periodu, platí zøejmì v = 2πR_{rov} P_{rot}

. (292)

Bývá zvykem vyjadøovat obvodovou rotaèní rychlost v km s^{−1}, rotaèní periodu ve dnech a polomìry hvìzd v jednotkách sluneèního polomìru. Pro sluneèní polomìr mù¿eme pøijmout hodnotu získanou z pøesných mìøení støedního úhlového polomìru na observatoøi Côte d’Azur v letech 19 (mùj výpoèet støední hodnoty z aproximace dat sinem s periodou 11 let) násobenou astronomickou jednotkou, tedy

R_⊙ = 1, 495979.10^{11} sin(959,^{′′}4176) = 6, 95835.10^8m, (293) dostáváme u¿iteènou pracovní rovnici

v = 50, 6025

R_{rov}/R_⊙ P . (294)

őádná hvìzda nemù¿e rotovat rychleji, ne¿ kritickou rychlostí v_K, pøi které se pøita¿livá a odstøedivá síla vyrovnávají (Keplerova èi obì¿ná rychlost), tedy GM_∗ R^2_{rov} = v^2_K R_{rov}

, (295)

co¿ vede na vztah

v_K = ( GM_∗ R_{rov}

)^1_2

. (296)

Pokud opìt hmotnost a rovníkový polomìr hvìzdy budeme vyjadøovat v jednotkách hmotnosti a polomìru Slunce a pou¿ijeme-li moderní hodnoty z práce Gundlach a Merkowitz (2000) M_⊙ = (1, 988435 ± 0, 000027).10^{30}kg, (297) G = (6, 674215 ± 0, 000092).10^{−11}m^3kg^{−1}s^{−2} (298) bude

v_K = 436, 72 ( M_∗/M_⊙ R_{rov}/R_⊙

) 1_2

. (299)

Kombinací vztahù (294) a (299) dostáváme odhad minimální mo¿né rotaèní periody ve tvaru

P_{min} = 0, 11587(R_{rov}/R_⊙) R_{rov}/R_⊙ M/M_⊙ (300)

P_{min} = 0, 21287(R_{pol}/R_⊙) R_{pol}/R_⊙ M/M_⊙ . (301)

Pro konkrétní hvìzdy ve vìtźinì pøípadù neznáme sklon jejich rotaèní osy vùèi nám, z rotaèního rozźíøení pro˛lù spektrálních èar proto urèíme pouze projekci rotaèní rychlosti v sin i, tedy hodnotu, která je menźí ne¿ skuteèná rovníková rotaèní rychlost nebo je jí nanejvýź rovna. Proto mù¿eme pro hvìzdu se zmìøenou promítnutou rotaèní rychlostí v sin i { máme-li pøedstavu o jejím polomìru { odhadnout i maximální mo¿nou rotaèní periodu s pou¿itím vztahu (294):

P_{max} = 50, 6025

(R_{rov}/r_⊙) v sin i

. (302)

Je ovźem tøeba upozornit na jednu okolnost. Pokud se nìjakým vnìjźím vlivem vytvoøí v blízkosti rovníku hvìzdy, která rotuje hluboko pod kritickou rotaèní rychlostí a je prakticky sférická, cirkumstelární plynová obálka (napø. akreèní disk ve dvojhvìzdì), mù¿e být perioda rotace pøípadných struktur v takové obálce kratźí, ne¿ by plynulo z aplikace vztahù (300) a (301). Odhad mimimální periody v takových pøípadech dostaneme, jestli¿e do vztahu (300) dosadíme za rovníkový polomìr skuteèný sférický polomìr hvìzdy.

8.2 Modely hvìzdného vývoje se zapoètením rotace

Rotace mù¿e ovlivnit stavbu hvìzdy v nìkolika smìrech:

1. Odstøedivá síla vźude mimo rotaèní osu hvìzdy sni¿uje efektivní gravitaci.

2. Proto¿e vektor odstøedivé síly není mimo rovník hvìzdy rovnobì¿ný s vektorem síly pøita¿livé, ekvipotenciály pøestávají být kulové, jak jsme to ji¿ diskutovali výźe pro limitní pøípad Rocheova modelu.

3. Proto¿e se záøivý tok mìní s efektivní gravitací v tom kterém místì, není tok záøení konstantní na daném ekvipotenciálním povrchu, co¿ mù¿e zmìnit podmínky vzniku konvektivní rovnováhy.

4. Rotace mù¿e ovlivòovat konvekci nìkolika dalźími zpùsoby: jednak mù¿e pùsobit proti konvektivním pohybùm, jednak mù¿e { v dùsledku pøerozdìlování momentu hybnosti urèité konvektivní pobyby vyvolat i v oblastech záøivé rovnováhy ( v dùsledku diferenciální rotace, meridionální cirkulace).

5. Rotace zpùsobí i meridionální cirkulaci, která vede na diferenciální rotaci, ta vyvolá ‘støih’ a efektivní promíchávání hvìzdného materiálu a to vźe té¿ ovlivní pøerozdìlování úhlového momentu hybnosti a obecnì zpùsobí, ¿e rotaèní rychlost v rùzných èástech hvìzdy nebude odpovídat konservativnímu pøípadu, t.j. odtøedivá síla nebude mít potenciál.

Naprostá vìtźina badatelù zabývajících se modelováním výboje hvìzd se zapoètením rotace se ovźem zatím omezila na (vnitønì fyzikálnì nekonsistentní) pøípady, kdy lze odstøedivou sílu potenciálem popsat. Pøi obecné formulaci se obvykle vychází z vektorového tvaru základních rovnic. Pro silové pole se uva¿uje obecný gravitaèní potenciál a potenciál rotace, jak byl popsán døíve (viz vztah (281)). Rovnici hydrostatické rovnováhy lze pak zapsat ve tvaru 1 ρ ∇P = −∇˘ + ω^2⃗l = −∇¯, (303)

kde ˘ oznaèuje gravitaèní potenciál, ¯ je celkový potenciál, ω je úhlová rotaèní rychlost kolem osy z a vektor l míøí kolmo na osu rotace a jeho délka je rovna kolmé vzdálenosti uva¿ovaného místa od osy z.

Rovnici kontinuity nahradí Poissonova rovnice ve tvaru

div(∇˘) = 4πGρ. (304)

Místo velièiny L_R je výhodnìjźí uva¿ovat znovu tok záøení jednotkovou plochou ⃗H a rovnici záøivého pøenosu energie mù¿eme pak psát ve tvaru ∇T = − 3κρ 4acT^3 ⃗H (305) a rovnice tepelné rovnováhy nabude tvar ⃗∇. ⃗H = Eρ, (306) kde E pøedstavuje souèet veźkeré uvolòované energie.

Dá se ukázat (viz napø. Schwarzschild 1958), ¿e pro rotaèní zákony, pro nì¿ úhlová rychlost rotace závisí pouze na vzdálenosti od osy rotace z, jsou vźechny fyzikální velièiny konstantní podél ka¿dé ekvipotenciální plochy. Pro pøípad tuhé rotace lze pro celkový potenciál psát ¯(R, ϑ) = ˘(R, ϑ) − 1 3 ω^2R^2[1 − P_2(cos ϑ)], (307) kde P_2(cos ϑ) = 1 4 (3 cos(2ϑ) + 1) (308)

je Legendrùv polynom druhého stupnì. Lze de˛novat jakýsi støední polomìr ka¿dé ekvipotenciální plochy R_0 jako polomìr ve smìru ϑ = ϑ_0, pro který je P_2(cos ϑ_0) = 0. To je splnìno pro ϑ ≃ 55^∘.

Jak si jako první uvìdomili Faulkner, Roxburgh a Strittmatter (1968), je v takovém pøípadì mo¿né napsat pro polomìr R_0 rovnice formálnì velmi podobné rovnicím pro pøípad nerotující hvìzdy.

Jiný postup zvolili Kippenhahn a spol. (1970). Vyźli z toho, ¿e rotace ovlivòuje hvìzdu dvojím zpùsobem:

• pùsobí proti gravitaci spolu s gradientem tlaku, a • zpùsobuje rotaèní zploźtìní hvìzdy.

Oni se rozhodli zploźtìní ignorovat. Pøedpokládali rovnì¿ sférickou symetrii úhlové rychlosti, tedy ω = ω(R). Vzhledem k rotaèní symetrii lze pro radiální slo¿ku odstøedivé síly pùsobící na slupku o hmotnosti dM_R psát ω^2l sin ϑdM_R = ω^2R sin^2 ϑdM_R. (309) Støedováním pøes ϑ získáme støední hodnotu radiální slo¿ky odstøedivé síly^2_3 ω^2RdM_R. Na ploźnou jednotku na povrchu koule o polomìru R pùsobí tedy radiálnì odstøedivá síla 1 4πR^2 2 3 ω^2RdM_R = ω^2dM_R 6πR . (310)

Pøísluźná rovnice hydrostatické rovnováhy nabude tedy tvar dP dM_R = − GM_R 4πR^4 + ω^2 6πR . (311)

To je tøeba vzít v potaz i v rovnici konvektivní rovnováhy.

Jejich metodu pøevzali a jeźtì zdokonalili Endal a So˛a (1976). Pøedpokládali opìt, ¿e místy stejné teploty, tlaku a hustoty jsou ekvipotenciální plochy a jako nezávisle promìnnou zvolili velièinu M_¯, t.j. hmotu obsa¿enou uvnitø ekvipotenciální plochy s hodnotou celkového potenciálu ¯. Místo polomìru R zavedli jakýsi efektivní polomìr ekvipotenciální plochy R_¯ vztahem

V_¯ = 4π 3 R^3_¯, (312)

kde V_¯ je objem pøísluźné ekvipotenciální plochy. To jim umo¿nilo psát rovnici kontinuity ve tvaru

dM_¯ = ρdV_¯ = 4πR^2_¯ρdR_¯, (313)

a tedy dR_¯ dM_¯ = 1 4πR^2_¯ρ

, (314)

co¿ je rovnice formálnì stejná, jako pro pøípad nerotující hvìzdy. Hodnoty vźech velièin, které se na ekvipotenciálním povrchu nezachovávají, støedovali integrací pøes povrch ekvipotenciální plochy.

Asi od druhé poloviny devadesátých let 20. století se studiu vývoje rotujících hvìzd soustavnì vìnuje ¿enevská skupina kolem prof. Maedera. Základy jejich pøístupu jsou popsány v práci Meyneta a Maedera (1997). Tito autoøi upozornili na problém nekonservativnosti rotace. Aby i pøesto mohli celý problém pojednat jako jednorozmìrný, pøedpokládali, ¿e diferenciální rotace má takový charakter, ¿e úhlová rychlost rotace ω je konstantní na isobarech { plochách konstantního tlaku. To vcelku dobøe odpovídá existujícím studiím turbulence u Slunce i u jiných hvìzd. V anglické literatuøe se takový charakter rotace nazývá \shellular rotation". Pro menźí rotaèní rychlosti lze takovou rotaci dobøe aproximovat vztahem ω = ω(R), který pøedpokládali ji¿ Kippenhahn a spol. (1970). Meynet a Maeder (1997) ukázali, ¿e v takovém pøípadì lze vyu¿ít výźe naznaèený postup s tím, ¿e místo ekvipotenciálních ploch se uva¿ují isobary, a odvodili pøísluźný tvar rovnic. Dalźí studie rotace hvìzd jsou popsány v pokraèující serii prací (Meynet & Maeder 1997, 2000, Maeder 1997, 1999, Maeder & Meynet 2000b, Maeder & Zahn 1998) a shrnuty v práci Maeder a Meynet (2000a).

Dosyd jediné experimentální dvourozmìrné modely vývoje rotujících hvìzd publikovali Shindo a spol. (1997) pro hvìzdu o hmotnosti 18 m_⊙ a pro heliovou hvìzdu o hmotnosti 5 m_⊙.

Je ovźem tøeba øíci, ¿e vźechny tyto studie je tøeba pova¿ovat za pøedbì¿né. Porovnávání výsledkù se skuteènì pozorovanými hvìzdami je proto tøeba èinit s patøiènou reservou, neboż obecný problém v alespoò dvourozmìrném (rotaènì symetrickém popisu) nebyl jeźtì zdaleka vyøeźen.

8.3 Nìkteré výsledky vývoje rotujících hvìzd

Sackmann a Anand (1970) spoèítali modely rotujících hvìzd hlavní posloupnosti o hmotnostech mezi 5 a 10 M_⊙ a vývoj rotující hvìzdy o hmotnosti 10 M_⊙ za pøedpokladu tuhé rotace a zachování celkového momentu hybnosti. Pøi výpoètu vývoje hvìzdy tedy mìnili model od modelu úhlovou rychlost rotace (kterou podle pøedpokladu zachovávali pro ka¿dý èas konstantní v celé hvìzdì) tak, aby byla splnìna podmínka Jω = konst., (315) kde J oznaèuje moment setrvaènosti celé hvìzdy.

Zjistili, ¿e za tìchto pøedpokladù je vliv rotace na stavbu hvìzd hlavní posloupnosti pomìrnì malý. Bolometrický záøivý výkon se sni¿uje jen o ménì ne¿ 7 % a polární polomìr hvìzdy o ménì ne¿ 2 %.

Výrazné zmìny vźak nastávají bìhem nukleárního vývoje hvìzdy. S postupným rùstem polomìru hvìzdy sice klesá obvodová rychlost na rovníku, ale ukazuje se, ¿e pomaleji, ne¿ rychlost kritická, která { jak víme z rovnice (9.7) { klesá s polomìrem podle vztahu

v_K ∼ R^{− 12} . (316)

Modely proto vedou k závìru, ¿e i hvìzdy, které mají na hlavní posloupnosti nulového vìku rotaèní rychlosti nìkolikrát menźí ne¿ je rychlost kritická, se bìhem vývoje na hlavní posloupnosti mohou stát rotaènì nestabilní. Sackmann a Anand tím vysvìtlovali mo¿ný vznik hvìzd se závojem.

Kippenhahn a spol. (1970) propoèetli vývoj rotujících hvìzd pro dva jiné mo¿né pøípady:

• Moment hybnosti se zachovává lokálnì v oblastech záøivé rovnováhy zatímco v oblastech konvektivního pøenosu energie rotuje hvìzda jako tuhé tìleso a zachovává se celkový moment hybnosti.

• Moment hybnosti se zachovává lokálnì v oblastech mìnícího se chemického slo¿ení; v oblastech, kde je chemické slo¿ení homogenní, rotuje hvìzda jako tuhé tìleso a zachovává se celkový moment hybnosti.

Vývoj pro obì uvedené alternativy spoèetli pro hvìzdu o hmotnosti 9 m_⊙, pøièem¿ pro model na hlavní posloupnosti nulového vìku pøedpokládali tuhou rotaci. Vývoj propoèítali a¿ do fází vyhoøení helia a v obou pøípadech vedl v závìreèných fázích ke vzniku rychle rotujícího jádra a pomalu rotujících vnìjźích vrstev. Pro druhý uva- ¿ovaný pøípad zachovávání momentu hybnosti navíc vývoj na konci hlavní posloupnosti vedl rovnì¿ k rotaèní nestabilitì hvìzdy, autoøi vźak upozoròují, ¿e ji¿ pro model na hlavní posloupnosti nulového vìku kritickou rotaci pøedpokládali.

Kippenhahn a spol. také upozornili na to, ¿e vzhledem k tomu, ¿e rotace zmenźuje efektivní gravitaèní zrychlení, chová se rotující hvìzda v jistých ohledech jako hvìzda s ponìkud menźí hmotností, tak¿e vźechna vývojová stadia trvají pro rotující hvìzdu ponìkud déle ne¿ pro nerotující hvìzdu o stejné hmotnosti.

Endal a So˛a (1979) propoèetli vývojové modely v rozsahu hmotností od 1,5 do 10 M_⊙ pro tøi rùzné alternativy: tuhou rotaci, zcela lokální zachování momentu hybnosti a pro realistický model simulující co nejlépe oèekávané pøerozdìlování momentu hybnosti ve hvìzdì (viz Endal a So˛a 1978). Doźli k závìru, ¿e pokud hvìzda na hlavní posloupnosti nulového vìku rotuje s obvodovou rychlostí, která se rovná alespoò asi 60 % rychlosti kritické, dojde u ní bìhem vývoje na hlavní posloupnosti k rotaèní nestabilitì, která mù¿e napomoci vzniku hvìzdy se závojem.

Kromì toho z jejich výpoètù vyplývá, ¿e pro stadium obrù vedou jejich výpoèty k ni¿źím rotaèním rychlostem ne¿ jednoduźźí rotaèní modely, tak¿e není tøeba hledat dalźí mechanismy ztráty úhlového momentu u K obrù.

Meynet & Maeder (2000) publikovali první síż vývojových modelù rotujících hvìzd v rozmezí hmotností 9 { 120 m_⊙ pro sluneèní chemické slo¿ení a rùzné poèáteèní rotaèní rychlosti. Pøedpokládali nekonservativní odstøedivou sílu, vývoj rotaèní rychlosti modelovali s uvá¿ením vźech známých procesù a brali v potaz i ztrátu hmoty hvìzdným vìtrem. Jejich výsledky lze shrnout následovnì:

1. Vývoj rotaèní rychlosti Obecnì lze øíci, ¿e sekulární mechanismy pøerozdìlení úhlového momentu jako je konvekce èi meridionální cirkulace se uplatòují v obdobích klidného vývoje, zatímco v rychlých vývojových stadiích nemají dost èasu se uplatnit a úhlová rotaèní rychlost se mìní v zásadì tak, ¿e se lokálnì zachovává moment hybnosti. Pro modely na poèátku hlavní posloupnosti byla pøedpokládána tuhá rotace. Vývoj bìhem hlavní posloupnosti pak vede k tomu, ¿e úhlová rotaèní rychlost vźude ve hvìzdì postupnì klesá, vèetnì centrálního konvektivního jádra. Zároveò se ustaví diferenciální rotace, s rotaèní rychlostí klesající smìrem k povrchu hvìzdy. (Tak tomu je pøedevźím díky zapoètení ztráty hmoty hvìzdným vìtrem. Testovací výpoèet, ve kterém byly uva¿ovány vźechny procesy kromì ztráty hmoty, vede k soustavnì rostoucí rotaèní rychlosti na povrchu hvìzdy bìhem vývoje na hlavní posloupnosti a k dosa¿ení kritické rotace.) Ke konci ¿ivotní doby na hlavní posloupnosti, kdy¿ relativní hmotnostní obsah vodíku klesne pod 0,05 a jádro se smrźżuje, zaène úhlová rotaèní rychlost v centrálních èástech rùst. Ve fázi celkové kontrakce hvìzdy po spotøebování zásob vodíku v jádru roste úhlová rotaèní rychlost v celé hvìzdì. Zejména pro ménì hmotné hvìzdy (ve studovaném rozsahu hmotností) dosáhne v této fázi krátkodobì rotaèní rychlost i více ne¿ 80 % kritické rotaèní rychlosti na povrchu hvìzdy. Zajímavým zjiźtením je i to, ¿e bìhem vývoje podél hlavní posloupnosti klesá rotaèní rychlost na povrchu hvìzdy tím rychleji, èím vìtźí byla poèáteèní rychlost rotace. Právì tak je zajímavé si povźimnout, ¿e povrchová rotaèní rychlost bìhem vývoje klesá s èasem tím rychleji, èím je hvìzda hmotnìjźí.

2. Vliv rotace na vývojové dráhy v HR diagramu Vzhledem k tomu, ¿e { jak jsme se ji¿ úvodem zmínili { závisí tok záøení na povrchu rotující hvìzdy pøibli¿nì na lokálním gravitaèním zrychlení, jsou polární oblasti hvìzdy teplejźí ne¿ oblasti rovníkové. Hvìzda kromì toho nemá kulový tvar a pojem efektivní teploty podle pùvodní de˛nice proto ztrácí smysl. Aby i pøesto bylo mo¿no konstruovat teoretický HR diagram, zavedli Meynet & Maeder (1997) støední efektivní teplotu rotující hvìzdy vztahem

L = σT^4_{e¸} S, (317)

kde S oznaèuje plochu povrchu hvìzdy. Srovnání vývoje rotujících a nerotujících hvìzd ukazuje, ¿e na hlavní posloupnosti nulového vede rostoucí rotace k poklesu jak efektivní teploty, tak záøivého výkonu hvìzdy. Rotující hvìzda se proto jeví jako nerotující hvìzda s ponìkud menźí hmotností. Naproti tomu postupný vývoj vede k tomu, ¿e rotující hvìzdy mají vìtźí záøivý výkon ne¿ hvìzdy nerotující. Tento fakt spolu s pùsobením odstøedivé síly vedou také k tomu, ¿e ztráta hmoty z rotujících hvìzd je o 60 a¿ 100 % vìtźí, ne¿ z hvìzd nerotujících. Poèáteèní rotaèní rychlost 200 km s^{−1} vede rovnì¿ k prodlou¿ení ¿ivotní doby na hlavní posloupnosti asi o 20 { 30 % a pokud porovnáváme isochrony, zvýźí taková rotace odhad staøí asi o 25 %.

3. Vliv rotace na povrchové chemické slo¿ení Velmi zajímavým výsledkem vlivu rotace je to, ¿e ji¿ bìhem vývoje nas hlavní posloupnosti dochází u hvìzd v uva¿ovaném rozsahu hmotností k obohacování jejich atmosfér heliem a dusíkem a naopak k úbytku uhlíku a kyslíku. Tento efekt roste s rostoucí hmotností hvìzdy.

4. Mo¿ný vztah k nìkterým pozorovaným jevùm Je tøeba si uvìdomit, ¿e srovnání výsledkù modelù rotujících hvìzd s pozorováním je obtí¿né nejen pro to, ¿e rotaèní modely se dosud vyvíjejí a nejsou dokonalé, ale i proto, ¿e pro danou hvìzdu obvykle neznáme sklon její rotaèní osy a pokud jde o hvìzdu rychle rotující, její pozorované vlastnosti, vèetnì její zdánlivé polohy v HR diagramu, se pøirozenì budou výraznì liźit podle toho, zda se na ni díváme spíźe od pólu èi spíźe od rovníku. Pøesto se lze o nìkterých souvislostech alespoò dohadovat.

• Podmínky pro vznik hvìzd se závojem Z pozorování je známo, ¿e nejvìtźí procento hvìzd se závojem se pozoruje kolem spektrální tøídy asi B2, co¿ odpovídá na hlavní posloupnosti hmotnosti asi 9 m_⊙. Jak jsme vidìli, pro hmotnìjźí hvìzdy bìhem vývoje v dùsledku rostoucí ztráty hmoty a úhlového momentu povrchová rotaèní rychlost rychle klesá, tak¿e podmínky pro únik hmoty v rovníkových oblastech se zhorźují. To by s jevem hvìzd se závojem mohlo souviset v pøípadì, ¿e k nìmu v zásadì dochází nìjakým vyvrhováním materiálu z hvìzdy samotné.

• Z pozorování se zdá, ¿e pro rychleji rotující O hvìzdy se pozoruje pøebytek helia, jsou známy OBN hvìzdy, u nich¿ je i pøebytek dusíku, a ty se vyskytují hlavnì mezi hvìzdami hmotnìjźími ne¿ asi 40 m_⊙. Rovnì¿ se zdá, ¿e obsah helia a dusíku v atmosférách rotujících B hvìzd roste bìhem jejich vývoje na hlavní posloupnosti. Tato fakta jsou v dobré kvalitativní shodì s modelovými výsledky.

9 Hvìzdný vítr a ztráta hmoty z hvìzd

9.1 Základní fakta a úvahy

To, ¿e hvìzdné atmosféry nemusí být statické, a ¿e z nich mù¿e docházet k úniku hmoty do okolního prostoru, naznaèovala existující pozorování delźí dobu.

Ji¿ Biermann (1951) upozornil na to, ¿e plynné ohony komet, míøící v¿dy smìrem od Slunce, nasvìdèují pøítomnosti radiálního výtoku plynu ze Slunce do meziplanetárního prostoru, a odhadl výtokové rychlosti na 500 km s^{−1} v vlízkosti Slunce, urychlující se a¿ k 1500 km s^{−1} ve velkých vzdálenostech od Slunce. Od padesátých let, kdy zaèaly být vypouźtìny sondá¿ní rakety a pozdìji i dru¿ice a meziplanetární sondy, bylo pøímo mo¿né mìøit { nejprve v okolí Zemì a posléze i v rùzných vzdálenostech od Slunce { tento tok plynu, sluneèní vítr, a jeho vlastnosti.

Pro obry a veleobry chladnìjźí ne¿ G0 byly nalezeny absorpèní èáry vápníku a hoøèíku posunuté do ˛alova vùèi rychlosti fotosférických èar. U známých spektroskopických dvojhvìzd radiální rychlosti tìchto èar nesdílejí obì¿ný pohyb, co¿ pøesvìdèivì dokazuje jejich cirkumstelární pùvod.

Zmínìné chladné hvìzdy mají vìtźinou také chromosférické emise èar vápníku a hoøèíku a právì pro hvìzdy s cirkumstelárními absorpcemi mají dvojité emisní slo¿ky pomìr V/R menźí ne¿ jedna. Pro tyté¿ hvìzdy se rovnì¿ pozorují cirmumstelární absorpèní èáry He I na vlnové délce 1083,0 nm, posunuté do ˛alova o 150 { 200 km s^{−1}.

Pro zákrytové dvojhvìzdy sestávájící z chladného veleobra a horké slo¿ky spektrálního typu B (soustavy typu ζ Aur) lze bìhem zákrytù pozorovat zejména v dru¿icových ultra˛alových spektrech cirmumstelární èáry z obálky veleobra a v prùbìhu zákrytu tak studovat strukturu hvìzdného vìtru v rùzné vzdálenosti od povrchu veleobra.

Na spektrech s vysokým rozliźením byly nalezeny èáry z cirkumstelárních obálek M veleobrù a¿ do vzdáleností nìkolika tisícù polomìrù veleobra.

Pro horké hvìzdy spektrálních tøíd O a B o vysoké svítivosti byl únik plynu pozorován nejprve na základì t.zv. P Cygni pro˛lù (nazvaných podle veleobra P Cygni, pro kterého jsou tyto èáry zvláźtì nápadné): kombinace emisních èar s radiální rychlostí odpovídající radiální rychlosti hvìzdy a absorpèních èar tého¿ iontu, posunutých do ˛alova a majících tedy záporné rychlosti, naznaèující expanzi plynu. Poté, kdy¿ byla získána první kvalitní ultra˛alová spektra hvìzd vnì zemské atmosféry, byly u mnoha veleobrù pozorovány výrazné P Cyg pro˛ly resonanèních èar iontù jako C IV, Si IV èi N V, které mìly v nìkterých pøípadech velmi ostøe de˛nován ˛alový okraj absorpce. Ty naznaèovaly, ¿e plyn se ve velkých vzdálenostech urychluje a¿ na rychlosti 2000{3000 km s^{−1}. Pozdìji bylo zjiźtìno, ¿e projevy hvìzdného vìtru lze nalézt i u hvìzd se závojem (v anglické literatuøe Be stars) o ni¿źí svítivosti, t.j. s tøídami svítivosti V, IV a III.

Z nebeské mechaniky a z øeźení pohybových rovnic je známo, ¿e má-li se hmotná èástice dostat z nìjakého centrálního gravitaèního pole, musí na ní pùsobící odstøedivá síla v dané vzdálenosti dvakrát pøevyźovat pøita¿livost centrálního tìlesa.

Pro únikovou rychlost od tìlesa o hmotnosti M ve vzdálenosti R od jeho centra v_u tedy platí 2 GM_∗ R^2_{rov} = v^2_u R_{rov}

, (318)

co¿ vede na vztah

v_u = √ 2 ( GM_∗ R_{rov}

)^1_2

. (319)

Pokud opìt hmotnost a rovníkový polomìr hvìzdy budeme vyjadøovat v jednotkách hmotnosti a polomìru Slunce, dostaneme rovnici analogickou rovnici (299) pro Keplerovu obì¿nou rychlost

v_u = 617, 61 ( M_∗/M_⊙ R_{rov}/R_⊙

) 1_2

. (320)

Nìkolik orientaèních odhadù, v jakém rozmezí se pro reálné hvìzdy takové únikové rychlosti v blízkosti jejich povrchù mohou pohybovat, je shrnuto v tabulce 2.

9.2 Základy teorie hvìzdného vìtru

Parker (1958) formuloval základy teorie sluneèního vìtru. Ukázal, ¿e potøebné únikové rychlosti lze dosáhnout øeźením hydrodynamických rovnic, jestli¿e pøedpokládáme, ¿e k výtoku plynu dochází ze sluneèní korony zahøáté na teplotu 3000000 K v dùsledku vysokých tepelných rychlostí. Podobný mechanismus mù¿eme pøedpokládat i u jiných chladných hvìzd, které mají rozsáhlé podpovrchové konvektivní zóny a tedy i chromosféry a koróny.

Horké hvìzdy mají jen velmi malé podpovrchové konvektivní zóny a proto u nich existence horkých korón není pøíliź pravdìpodobná. I kdyby vźak koróny z nìjaké dosud neznámé pøíèiny mìly, Parkerùv mechanismus vzniku sluneèního vìtru by nebyl pro horké hvìzdy pou¿itelný. Jak upozornili Lucy a Solomon (1970), k dosa¿ení pozorovaných rychlostí hvìzdného vìtru horkých hvìzd (2000-3000 km s^{−1})

Tabulka 2: Únikové rychlosti vu podle rovnice (320) na povrchu rùzných hvìzd

Hvìzda M R v_u (M_⊙) (M_⊙) (km s^{−1})

Slunce 1,00 1,00 618 O7V 26,0 8,54 1079 O7Ia 28,0 22,9 683 B0V 14,6 5,80 979 B5V 4,36 3,01 743 A0V 2,24 2,09 639 F0V 1,50 1,56 606 G0V 1,16 1,25 595 K0V 0,91 1,01 556 M0V 0,45 0,52 575 M0Ia 15,8 500, 110

by v hypotetické korónì musely panovat teploty øádu 10 miliónù K, pøi kterých by ionty C IV, Si IV èi N V musely dávno zaniknout v dùsledku srá¿kové ionizace. Lucy a Solomon (1970) proto navrhli jiný mechanismus: vznik hvìzdného vìtru pùsobeného tlakem záøení v dùsledku selektivní absorpce záøení právì v silných resonanèních èarách. Jejich myźlenka byla zásadním zpùsobem vylepźena v klíèové práci Castora, Abbota a Kleina (1975), kteøí ukázali, ¿e síla, zpùsobící únik plynu z atmosfér horkých hvìzd, vzniká díky selektivní absorpci velkým mno¿stvím spektrálních èar v ultra˛alových spektrech, ne pouze díky èaram resonanèním. Podaøilo se jim ukázat, ¿e výsledná síla vede na ztrátu hmoty, která je stokrát vyźźí,ne¿ podle výpoètu Lucyho a Solomona (1970). Jejich práce se záhy stala klasickou prací v oboru a dnes lze èasto nalézt odkazy na "standardní CAK teorii hvìzdného vìtru øízeného záøením".

Naznaème si nyní, jak se hvìzdný vítr modeluje a empiricky popisuje. V zásadì jde o øeźení hydrodynamických rovnic. První je rovnice kontinuity, která je pøímo èasovou derivací rovnice (69)

_M = 4πr^2ρv, (321) kde _M je tok hmoty povrchem koule o polomìru r, nazývaný èasto rychlostí ztráty hmoty hvìzdným vìtrem a v je rychlost radiálního pohybu plynu ve vzdálenosti r od centra hvìzdy.

Podobnì jako pøi odvozování okrajových podmínek pro modely hvìzdných niter mù¿eme pro tlak plynu v atmosféøe hvìzdy za pøedpokladu hydrodynamické rovnováhy psát dP_g dr = −g_{ef.}ρ = −( GM_∗ R^2_∗

− g_r)ρ, (322)

kde g_r je zrychlení pùsobené tlakem záøení.

Uva¿me, jakou mechanickou silou pùsobí záøení o intenzitì I_ν na tenkou vrstvu plynu o síle dr, na kterou dopadá pod úhlem ϑ z prostorového úhlu dω. Z de˛nice intenzity plyne, ¿e mno¿ství záøení dopadající na jednotkovou plochu na povrchu uva¿ované vrstvy za èas dt pod úhlem ϑ z prostorového úhlu dω v jednotkovém frekvenèním intervalu bude I_ν cos ϑdωdνdt. Pøi prùchodu vrstvou o tlouźtce dr urazí toto záøení zøejmì dráhu^{dr}_{cos ϑ} . Celkovì se tedy z tohoto záøení pøi prùchodu uva¿ovanou vrstvou pohltí energie dE_ν = κ_ν ρI_ν cos ϑdωdνdt dr cos ϑ

, (323)

kde κ_ν je opìt koe˛cient opacity (absorpce a rozptyl) v daném frekvenèním intervalu. Jak víme ji¿ z rovnice (144), bude pøíspìvek hybnosti dp dán výrazem dp = dE_ν c , (324)

kde c je rychlost svìtla. Pøíspìvek mechanické síly pùsobící kolmo na uva¿ovanou tenkou vrstvu bude tedy^{dp}_{dt} cos ϑ. Celkovou mechanickou sílu záøení f_r pùsobící kolmo na jednotkovou plochu uva¿ované vrstvy tedy získáme integrací pøes celý prostorový úhel:

f_r = 1 c ∫ 4π 0 dE_ν dt cos ϑdω = κ_νρdrdν c ∫ 4π 0 I_ν cos ϑdω = κ_νρdrdν c H_ν, (325)

kde H_ν je celkový monochromatický tok záøení v daném místì.

Porovnáním s rovnicí (322) vidíme, ¿e

g_r = 1 c ∞∫ ν=0 κ_νH_νdν, (326) neboż chceme uva¿ovat výslednou sílu záøení vźech vlnových délek.

Pozor, v mnoha pracech bývá místo celkového monochromatického toku H_ν pou¿íván tok F_ν , který je de˛nován vztahem

H_ν = πF_ν. (327)

Lucy a Solomon (1970) ukázali, ¿e absorpce záøení v resonanèních èarách ve vlnových délkách v blízkosti maxima záøivého toku je dostateèná k tomu, aby výsledné gravitaèní zrychlení bylo záporné. Atmosféra pak nemù¿e být statická a musí docházet k úniku hmoty.

Castor, Abbot a Klein (1975) øeźením pobybové rovnice se zapoètením absorpce v mnoha èarách zjistili, ¿e v nadzvukové oblasti je pomìr zrychlení úniku plynu ke gravitaènímu zrychlení témìø konstantní, asi 1,5. Tím vysvìtlují, proè lze rychlost plynu popisovat empirickou formulí

v(r) = v_∞(1 − R_∗ r )^β, (328)

kterou u¿íval ji¿ Chandrasekhar ve tøicátých letech. Parametr β udávají roven^1_2 , rùzní autoøi jej ale volí rùznì. Rychlost v nekoneènu v_∞ musí pøevyźovat rychlost únikovou. Spoèetli rovnì¿, ¿e napø. pro hvìzdu hlavní posloupnosti spektrálního typu O5 èiní rychlost ztráty hmoty 6.10^{−6} M_⊙ roènì.

V nedávné dobì byla rozpracována teorie hvìzdného vìtru soutøeïovaného rotací smìrem k rovníku hvìzdy. Bjorkman a Cassinelli se pomocí této teorie sna¿ili vysvìtlovat vznik hvìzd se závojem. Rovnì¿ existují pozorování, ¿e hvìzdný vítr není rovnomìrný proud hmoty, existují náznaky modulace s rotaèní periodou. Na tuto mo¿- nost upozoròovali napø. Mullan (1984) èi Harmanec (1991), pozorováním byla podobná modulace poprvé dolo¿ena Owockim a spol. (1995) a hydrodynamický model cirmumstelárních korotujících struktur byl publikován v práci Cranmer a Owocki (1996).

10 Vývoj dvojhvìzd

Z toho, co jsme si ji¿ o hvìzdném vývoji povìdìli, je zøejmé, ¿e ve dvojhvìzdì se rychleji bude vyvíjet hmotnìjźí slo¿ka. Je-li obì¿ná perioda a tedy vzdálenost mezi slo¿kami menźí, ne¿ urèitá mez, mù¿e se ji¿ bìhem vývoje na hlavní posloupnosti, pravdìpodobnìji ale pøi pøechodu hvìzdy z hlavní posloupnosti do oblasti obrù po vypálení vodíku v jádru, stát, ¿e se polomìr hvìzdy zvìtźí natolik, ¿e pøekroèí mez stability a plyn z hvìzdy zaène odtékat smìrem k sekundární, ménì hmotné slo¿ce dvojhvìzdy. Tento proces naruźí tepelnou rovnováhu hmotu ztrácející hvìzdy a výraznì zmìní její dalźí vývoj. Popiźme se nejprve, jak se výpoèty ve stadiu výmìny hmoty provádìjí.

10.1 Rocheùv model a jednoduché odhady

Vzhledem k výrazné koncentraci hmoty smìrem k centru hvìzdy lze i ke studiu dvojhvìzd velmi úspìźnì vyu¿ít Rocheùv model, který je ovźem komplikovanìjźí, ne¿ v pøípadì osamocené rotující hvìzdy. Pøedpokládáme opìt, ¿e hmotnost primární i sekundární slo¿ky je soustøedìna do hmotných bodù o hmotnostech M_1 a M_2, ω oznaèuje úhlovou obì¿nou rychlost soustavy a q = M_2/M_1 je hmotový pomìr.

Zvolme pravoúhlou souøadnou soustavu pevnì spojenou se soustavou, která má poèátek v bodì M_1 a její¿ osa X míøí od M_1 k M_2, osa Y je na ni kolmá a le¿í v obì¿né rovinì a osa Z je kolmá na obì¿- nou rovinu, pøièem¿ vzdálenost A mezi obìma hmotnými body zvolíme za jednotku vzdálenosti. Na in˛nitesimální tìlísko o hmotnosti μ nacházející se v obecném bodì (x, y, z) budou pùsobit tøi síly: pøita¿livosti obou hmotných bodù a odstøedivá síla obì¿ného pohybu. Tyto síly mají tvar: ⃗F_{M1} = −GμM^1 |⃗r_1|^3 ⃗r_1, ⃗F_{M2} = −G μM_2 |⃗r_2|^3 ⃗r_2, ⃗F_ω = μω^2⃗r_3, ⃗r_1 = (x, y, z), ⃗r_2 = (x − 1, y, z), (329) ⃗r_3 = (x −

M_2 M_1 + M_2 , y, 0). (Oznaème vzdálenost tì¿iźtì od bodù M_1 a M_2 jako x_1 a x_2. Platí zøejmì x_1/x_2 = M_2/M_1 a x_2 = 1 − x_1, z èeho¿ dostaneme x_1 =

M_2/(M_1 + M_2). Tolik na vysvìtlenou k souøadnici x vektoru ⃗r_3.)

Oznaèíme-li jeźtì r_1 = |⃗r_1|, r_2 = |⃗r_2|, r_3 = |⃗r_3| (330) lze celkový potenciál onìch tøí sil zapsat ve tvaru W = GM_1 r_1 + GM_2 r_2 + 1 2 ω^2r^2_3. (331)

Jestli¿e pro zjednoduźení zápisu místo potenciálu W zavedeme potenciál ˙ = W/GM_1 a úhlovou obì¿nou rychlost vyjádøíme pomocí 3. Keplerova zákona

ω^2 = G(M_1 + M_2)A^{−3}, A = 1 → ω^2 = G(M_1 + M_2), (332) noindent dostáváme rovnici ekvipotenciálních ploch ve tvaru ˙(x, y, z) = 1 r_1 + q r_2 + 1 2 (1 + q)r^2_3 =

(x^2 + y^2 + z^2)^{− 12} + q((1 − x)^2 + y^2 + z^2)^{− 12} + 1 + q 2 (x^2 + y^2) − qx + q^2 2(1 + q)

= C, (333)

kde C je konstanta odpovídající konkrétní ekvipotenciální ploźe. Vźimnìme si jeźtì, ¿e tvar ekvipotenciálních ploch je funkcí jediné promìnné, pomìru hmot q.

Mù¿eme se opìt ptát po místech, ve kterých je výsledná síla pùsobící na testovací tìlísko nulová. Pro nì platí ∂˙ ∂x = ∂˙ ∂y = ∂˙ ∂z = 0. (334)

Z konkrétních výrazù pro uvedené derivace rovnice (333) plyne, ¿e uvedená podmínka je pro druhé dvì rovnice splnìna na ose X. Z první podmínky dostáváme rovnici ∂˙(x, 0, 0) ∂x = − x |x|^3 + q(1 − x) |1 − x|^3 + (1 + q)x − q = 0. (335)

V ka¿dém z intervalù (−∞, 0), (0, 1) a (1, ∞) lze odstranit absolutní hodnoty a pøepsat rovnici (335) jako algebraickou rovnici 5. stupnì v x s parametrem q. Dá se ukázat, ¿e v ka¿dém z uvedených intervalù existuje právì jedno reálné øeźení, tak¿e na ose existují tøi místa s nulovou výslednou silou. Tìm se obvykle øíká Lagrangeovy body L_1 { bod (x_1, 0, 0) na spojnici mezi obìma hmotnými body, L_2 { bod (x_2, 0, 0) le¿ící vnì ménì hmotného bodu M_2, a L_3 { bod (x_3, 0, 0) le¿ící vnì hmotnìjźího bodu M_1. Rozborem druhých dvou rovnic lze zjistit, ¿e dalźí dva Lagrangeovy body L_4 a L_5 le¿í pro libovolný pomìr hmot v obì¿né rovinì na vrcholech rovnostranného trojúhelníka s obìma hmotnými body.

Jak jsme se ji¿ zmiòovali u jednotlivých hvìzd, význam ekvipotenciálních ploch spoèívá v tom, ¿e rovnová¿ná hvìzda zaujme tvar nìkteré z nich. Zvláźtì významná je kritická plocha obsahující bod L_1 { èasto zvaná Rocheova mez { která pøedstavuje mez dynamické stability dvojhvìzdy.

Rocheùv model byl vyu¿it pøi dodnes vyu¿ívané fyzikální klasi- ˛kaci dvojhvìzd na oddìlené (obì slo¿ky mají rozmìry menźí ne¿ kritická plocha), polodotykové (jedna slo¿ka je uvnitø kritické plochy, druhá ji právì vyplòuje) a dotykové (obì slo¿ky zaplòují nebo pøekraèují kritickou plochu a mají spoleènou atmosféru).

Praktický návod jak poèítat rozmìry kritické meze pro zvolený pomìr hmot lze nalézt v apendixu práce Harmanec (1990).

10.2 Výpoèet hvìzdného vývoje ve stadiu výmìny hmoty

Je zøejmé, ¿e problém vývoje dvojhvìzd je úloha, která zcela zøejmì a zásadním zpùsobem naruźuje pøedpoklad sférické symetrie, úspìźnì pou¿itý v pøípadì modelù osamocených hvìzd. Jak jsme si ukázali pomocí Rocheova modelu, projeví se naruźení nejen sférické, ale i osové symetrie ve chvílích, kdy hvìzda expanduje na mez dynamické stability. Následný pøenos hmoty mezi slo¿kami probíhá formou plynného proudu, který vytéká z okolí Langrangeova bodu L_1 a je v dùsledku Coriolisovy síly nevyhnutelnì strháván ve smìru obì¿ného pohybu hmotu ztrácející slo¿ky, v øadì pøípadù { jak ukazují i nejnovìjźí tøírozmìrné hydrodynamické modely { oblétne druhou hvìzdu a pøi návratu slo¿itì interaguje s pùvodním proudem. Kolem hmotu pøijímající slo¿ky se vytváøí akreèní disk a té¿ sférická obálka a èást plynu opouźtí dvojhvìzdu a odnáźí s sebou tedy jak èást hmoty, tak i èast úhlového momentu soustavy.

Ze vźech tìchto dùvodù { i pøes velký pokrok ve výpoèetní technice { fyzikálnì konsistentní výpoèty vývoje dvojhvìzd ve fázi výmìny hmoty dosud neexistují. Pøesto existuje ji¿ od konce źedesátých let postup, jak výmìnu hmoty ve dvojhvìzdách alespoò zhruba modelovat, a jak si uèinit pøedstavu, co asi mù¿eme u reálných soustav oèekávat.

Vychází se z následujících zjednoduźení:

• Poèítá se jednorozmìrný model hmotu ztrácející hvìzdy, místo skuteèné geometrie Rocheova modelu se za dosa¿ení meze stability pokládá, kdy¿ hvìzda dosáhne takového polomìru, ¿e se její objem rovná objemu odpovídající Rocheovy meze pro okam¿itý pomìr hmot obou slo¿ek. Ten lze dobøe popsat jednoduchou aproximaèní formulí

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

M_1(t) M_2(t)

) log A(t), (336)

kde M_1(t), M_2(t) a A(t) oznaèují hmotu slo¿ky, která hmotu ztrácí (a má polomìr R(t)), hmotu pøijímající slo¿ky a vzdálenost støedù obou hvìzd v èase t.

• Pøedpokládá se, ¿e veźkerá hmota, která expanduje pøes kritický polomìr daný vztahem (336) okam¿itì odtéká smìrem ke druhé slo¿ce dvojhvìzdy. Hrubé odhady expanze plynu do vakua ukazují, ¿e tento pøedpoklad je realistický.

• Ve vźech výpoètech z poèáteèního období byl dále èinìn pøedpoklad, ¿e pøenos hmoty je konservativní, t.j., ¿e veźkerá hmota, odtékající ze slo¿ky 1 je zachycena slo¿kou 2 a ¿e ¿ádná hmota neuniká ze soustavy. Navíc se uva¿oval jen úhlový moment soustavy související s obì¿ným pohybem a zanedbávaly se rotaèní úhlové momenty. Toto druhé zjednoduźení je dosti pøijatelné, neboż rotaèní momenty jsou ve srovnání s obì¿ným momentem podstatnì menźí. Za takových pøedpokladù platí zákon zachování hmoty

M_1(t) + M_2(t) = M_1(t_0) + M_2(t_0) (337)

a také zákon zachování celkového (obì¿ného) momentu hybnosti: J = M_1M_2 M_1 + M_2 Av_K = M_1M_2 M_1 + M_2 2π P A^2. (338)

Tento vztah lze jeźtì upravit pomocí 3. Keplerova zákona

A^3 = G 4π^2

P^2(M_1 + M_2) (339)

do tvaru

J^2 = G

M^2_1 M^2_2 M_1 + M_2

A, (340)

co¿ se pro pøípad konstantní celkové hmoty redukuje na podmínku

A(t).M^2_1 (t).M^2_2 (t) = A(t_0).M^2_1 (t_0).M^2_2 (t_0), (341) kde t_0 oznaèuje èas poèátku odtoku hmoty. V nìkterých pracech z novìjźí doby se uva¿uje parametricky ztráta hmoty a úhlového momentu ze soustavy. Napø. de Loore a De Greve (1992) pøedpokládají vztah ve tvaru dM_2 dt = β dM_1 dt , (342)

pøièem¿ parametr β volí konstantní pro celou fázi výmìny hmoty, obvykle roven 0,5. To je nepochybnì urèitý nedostatek, neboż lze pøedpokládat, ¿e fázích rychlejźího pøenosu hmoty je pravdìpodobnost úniku hmoty ze soustavy vìtźí, ne¿ ve fázích pomalých. Pøedpokládali tedy, ¿e (1 − β) z hmoty opouźtìjící slo¿ku 1 uniká ze soustavy. Jeźtì slo¿itìjźím problémem je popsat ztrátu úhlového momentu. de Loore a De Greve (1992) pøedpokládali, ¿e úhlový moment je úmìrný celkové hmotnosti soustavy M(t) = M_1(t) + M_2(t), èili J ≈ M^γ , (343) a zmìnu momentu hybnosti popisovali parametrickou rovnicí △J J = 1 − (1 − △M M )^γ, (344)

kde konstantu γ po pokusech s modelováním s konkrétní dvojhvìzdou volili rovnou 2,1.

• Model hmotu pøijímající slo¿ky se obvykle nepoèítá, pouze se registruje její okam¿itá hmotnost tak, aby celková hmotnost soustavy zùstala zachována. Tím se modelování vyhne problému reálného popisu hydrodynamického pøenosu hmoty mezi slo¿kami. de Loore a De Greve (1992) ale pøi svých nekonservativních výpoètech vývoj hmotu pøijímající slo¿ky modelovali, ovźem pouze tak, ¿e pøidávali pøísluźnou hmotnost o daném chemickém slo¿ení.

Je zøejmé, ¿e za uvedených pøedpokladù mù¿eme pomocí rovnice (336) z polomìru hvìzdy 1 a z hmotností obou slo¿ek vypoèítat konstantu A(t_0) a z ní pak v ka¿dém okam¿iku poèítat z rovnic (336) a¿ (341) ekvivalentní polomìr Rocheovy meze v závislosti na mìnícím se hmotovém pomìru obou hvìzd.

Výpoèet ve fázi odtoku hmoty pak probíhá následovnì: Model v èase t + dt konstruujeme tak, ¿e zmìníme hmotu hvìzdy 1 z M_1(t) na M_1(t + dt) = M_1(t) + dM_1, (kde dM_1 < 0) a pomocí rovnic (11.4) a¿ (11.6) urèíme nový ekvivalentní polomìr Rocheovy meze v èase t + dt. Dále zmìníme polohu bodu M_F , tedy hranice, kde je ji¿ tøeba uva¿ovat neadiabatickou konvekci a neúplnou ionizaci v podpovrchových vrstvách, a to tak, aby bylo M_F (t + dt) M_1(t + dt) ≤ M_F (t) M_1(t)

. (345)

Prakticky to znamená, ¿e je tøeba vynechat jednu nebo nìkolik prvních slupek v diferenèním schematu (tyto vrstvy "odtekly" smìrem k povrchu hvìzdy). Pokud slupky èíslujeme od povrchu, musíme je v takovém pøípadì jeźtì pøeèíslovat. Jinak øeèeno, úloha je v nezávisle promìnné M_R nyní de˛nována na intervalu ⟨0, M_1(t) + dM_1⟩ místo pùvodního intervalu ⟨0, M_1(t)⟩.

Èasový krok, který odpovídá ubýtku hmotnosti hvìzdy 1 zvolíme nejprve zkusmo. Poté obvyklým zpùsobem spoèteme nový model (1. superiteraci správného modelu) a jeho polomìr porovnáme s oèekávaným ekvivalentním polomìrem Rocheovy meze. Pokud se obì hodnoty liźí více ne¿ o po¿adovanou pøesnost, zvolíme pomocí lineární interpolace nový èasový krok a spoèteme druhou superiteraci. To opakujeme tak dlouho, a¿ je dosa¿eno po¿adované shody polomìrù.

Je rovnì¿ dùle¿ité si uvìdomit, ¿e expanze povrchových vrstev a naruźení tepelné rovnováhy vedou ke zmìnám záøivého toku i v podpovrchových vrstvách a rovnici tepelné rovnováhy (122), popisující zmìnu L_R od místa k místu, je i v nich proto tøeba øeźit. (Zde se právì vyplatí, jsou-li zmìny vnitøní energie popisovány pøímo pomocí entropie, neboż se pak nedopouźtíme ¿ádných zanedbání v pøísluźných rovnicích.) Ve stádiích výmìny hmoty je ovźem na zaèátku ka¿dého modelu tøeba znovu spoèítat povrchový trojúhelník v diagramu L vs. T_{eff} pro novou hmotu modelu. V rychlejźích stádiích pøenosu hmoty je to nutné dìlat dokonce pøed ka¿dou superiterací.

Právì popsaný postup byl poprvé navr¿en v práci Kippenhahna a Weigerta (1967) a praxe ukazuje, ¿e kromì velmi komplikovaných stádií staèí obvykle 1 a¿ 3 superiterace k nalezení správného èasového kroku mezi modely.

10.3 Nìkteré výsledky modelování vývoje dvojhvìzd

Je tøeba si uvìdomit, ¿e vývoj dvojhvìzd nabízí mnohem více kombinací, ne¿ vývoj osamocené hvìzdy. Zaèátek stadia výmìny hmoty mezi slo¿kami zavisí na poèáteèní obì¿né periodì soustavy a na hmotách obou slo¿ek, dalźími faktory jsou chemické slo¿ení a dosud ne dobøe prostudovaná dynamika pøenosu (mno¿ství hmoty a momentu unikajících ze soustavy).

Z vývoje osamocených hvìzd víme nìkterá fakta.

• Bìhem vývoje od hlavní posloupnosti nulového vìku dosahuje hvìzda postupnì nìkolika lokálních maxim svého polomìru. Ne ka¿dé následující maximum je nutnì vetźí ne¿ poslední pøedchozí, avźak absolutním maximem je urèitý okam¿ik ve stadiu veleobra na konci oné èásti vývoje, která je urèována jadernými reakcemi.

• őivotní doba pobytu hvìzdy na hlavní posloupnosti je klesající funkcí hmotnosti hvìzdy. To pro dvojhvìzdy znamená (pøi rozumném pøedpokladu, ¿e obì slo¿ky dvojhvìzdy vznikly souèasnì), ¿e døíve bude expandovat v¿dy hmotnìjźí z nich. Èasto se pro ni volí termín primární slo¿ka èi primár.

Z rovnice (336) je zøejmé, ¿e kritická hodnota polomìru, pøes ní¿ hvìzda nemù¿e dále expandovat, ani¿ by ztrácela hmotu smìrem k druhé slo¿ce, závisí pouze na pomìru hmotností obou slo¿ek a na jejich vzdálenosti. Jak jsme se u¿ zmínili, je-li vzdálenost mezi slo¿kami dosti malá, mù¿e k výmìnì hmoty dojít jeźtì bìhem pobytu primární slo¿ky na hlavní posloupnosti. Kippenhahn a Weigert (1967) nazvali tuto situaci pøípad A (case A) výmìny hmoty a toto oznaèení se ujalo. Pøípadem B výmìny hmoty se oznaèuje situace, kdy k pøekroèení Rocheovy meze primární slo¿kou dojde teprve v období rychlé expanze polomìru hvìzdy po vyhoøení vodíku v jejím jádru.

Plavec (1968) odvodil vztahy, pomocí kterých lze pro konkrétní dvojhvìzdu odhadnout kritické hodnoty obì¿né periody pro to, aby doźlo k nìkterému pøípadu výmìny hmoty s pou¿itím výpoètù vývoje osamocených hvìzd pro chemické slo¿ení X = 0, 708 a Z = 0, 02:

log P^0 = 0, 441 log M_1 − 1, 06 − s(q), (346) log P^I = 0, 731 log M_1 − 0, 86 − s(q), (347) log P^{II} = 2, 201 log M_1 − 0, 04 − s(q), (348)

kde s(q) = 1, 5 log r + 0, 5 log(1 + q), pøièem¿ r = R/A je støední relativní polomìr Rocheovy meze (viz rovnice (336) a q = M_2/M_1 je hmotový pomìr mezi sekundární a primární slo¿kou.

Pøípad A výmìny hmoty nastane, pokud obì¿ná perioda soustavy le¿í mezi P^0 a P^I a pøípad B, je-li perioda mezi P^I P^{II}. Napø. pro primární hvìzdu o hmotnosti 15 m_⊙ dojde k pøípadu A výmìny hmoty pro obì¿né periody kratźí ne¿ 2,^d88 pro q = 1 nebo pro obì¿nou periodu menźí ne¿ 2,^d30 pro q = 0, 2. Pro hvìzdu o hmotnosti 3 m_⊙ je nejlepźí mo¿ná perioda umo¿òující jeźtì výmìnu hmoty v pøípadì A rovna 0,^d93. Pøípad B výmìny hmoty pro primár o hmotnosti 15 m_⊙ nastane, pokud je obì¿ná perioda kratźí ne¿ 1202,^d0. Pro primár o hmotnosti 3 m_⊙ èiní tato mez 37,^d5.

První realistické modely Aèkoliv první pokusy o modelování výmìny hmoty byly èinìny ji¿ roku 1960, lze za první dostateènì realistický výpoèet pova¿ovat sekvenci modelù publikovaných Kippenhahnem a Weigetrem (1967).

Popiźme si prùbìh vývoje dvojhvìzdy o pùvodní hmotnostech 4 a 3,2 m_⊙, jak jej propoèetl Harmanec (1970). Na poèátku vývoje mìla uva¿ovaná soustava obì¿nou periodu 1,^d785 a ke kontaktu primární slo¿ky s mezí stability doźlo po vyèerpání vodíku v jejím jádru, 93,5 milionù let od hlavní posloupnosti nulového vìku. Polomìr primáru èinil dvojnásobek polomìru na poèátku hlavní posloupnosti, 4,78 R_⊙. Obálka hvìzdy v té dobì expandovala v dùsledku tepelné nestability v jádru, a ztráta hmoty z povrchových vrstev tuto nestabilitu jeźtì urychlila. Pøenos hmoty se proto v prvním stadiu prudce zrychluje. Tomu napomáhá i zmenźující se vzdálenost mezi slo¿kami. Za 84000 let od zaèátku odtoku mají obì slo¿ky stejnou hmotnost 3,6 m_⊙ a vzdálenost mezi nimi dosahuje minima. Od toho momentu vede pokraèující výmìna hmoty k narùstání vzdálenosti mezi slo¿- kami, co¿ pøirozenì brzdí rychlost pøenosu a po 110000 letech od zaèátku odtoku tento vliv pøevládne nad vlivem tepelné nestability, rychlost pøenosu hmoty dosáhne svého maxima 9.10^{−6} m_⊙ za rok a poèíná klesat. Hmotnost primární hvìzdy èiní v té chvíli 3,37 m_⊙.

Po 127800 letech se pùvodní hmotový pomìr mezi slo¿kami vymìní. Klesající efektivní teplota vede { podobnì jako pøi vývoji osamocené hvìzdy { k poklesu ionizace v podpovrchových vrstvách hvìzdy a s tím souvisejícím vznikem konvektivní zóny. Asi po 400000 letech od zaèátku odtoku zaène tato konvektivní zóna prudce narùstat smìrem do nitra hvìzdy.

Je dobøe si uvìdomit, ¿e vnitøní èásti hvìzdy se témìø po celou dobu pøenosu hmoty chovají znaènì autonomním a vcelku nemìnným zpùsobem: rovnomìrnì se smrźżují, aby kompensovaly nestabilitu vzniklou zánikem centrálního nukleárního zdroje energie. Urèité zmìny jsou vźak patrné. Centrální teplota v pomìru k centrální hustotì hned na zaèátku odtuku zaèíná narùstat prudèeji ne¿ pøed jeho zaèátkem. To je chování právì opaèné, ne¿ jaké ukazují modely výmìny hmoty v pøípadì A. Tam toti¿ centrální teplotu urèuje pøedevźím produkce nukleární energie a ta s úbytkem hmotnosti hvìzdy pøirozenì klesá. Na zaèátku odtoku v pøípadì A klesá proto i centrální teplota.

K pochopení prùbìhu pøenosu hmoty je tøeba povźimnout chování hlavního zdroje energie v daném pøípadì: vodíkové slupky. Oblast, v ní¿ probíhá sluèování vodíku na helium se bìhem celého odtoku absolutnì i relativnì zmenźuje. Maximum produkce se pøitom bìhem první èásti odtoku zvolna pøesouvá smìrem k centru, a to jak v polomìru, tak ve hmotì. To souvisí s rostoucí teplotou a hustotou centrálních èástí hvìzdy. Energetický výkon slupky ale souèasnì klesá. To je zpùsobeno jednak tím, ¿e klesá hustota a teplota vnìjźích èastí slupky, neboż tyto vrstvy bìhem ztráty hmoty expandují zèásti na úkor své vnitøní energie, a za druhé proto, ¿e ve spodních èástech slupky rychle ubývá vodíku. Úbytek vodíku nakonec zpùsobí, ¿e se (klesající) maximum hoøení vodíku ve slupce zaène pøesouvat smìrem k povrchu ve hmotì.

Postupnì prakticky zanikne pùvodní tepelná nestabilita vnìjźích vrstev hvìzdy, vyvolaná ztrátou hmoty, a dalźí odtok hmoty ji¿ probíhá pouze pod vlivem tepelné nestability v jádru. Tím samozøejmì ubude i pohlcování záøivé a vnitøní energie v obalu a 472900 let po zaèátku odtoku dosáhne záøivý výkon hvìzdy minima a zaèíná opìt narùstat. K tomuto rùstu pøispìly jeźtì dalźí dùvody. Pøechod na konvektivní pøenos energie ve vnìjźích èástech hvìzdy vytvoøil (podobnì jako u vývoje osamocené hvìzdy) lepźí podmínky pro hoøení vodíku ve skupce, tak¿e produkce energie v ní zaèíná rùst. Mimo to se ji¿ hvìzda v té dobì zbavila ji¿ vźech vrstev s pùvodním chemickým slo¿ením a u povrchu se proto mìní i velikost rozptylu záøivé energie.

Konvektivní zóna má jeźtì jiný dùsledek: rychlejźí rùst polomìru hvìzdy a následkem toho i pøechodné druhé maximum pøenosu hmoty v èase 720000 let od zaèátku odtoku, asi 2, 5.10^{−6} m_⊙ za rok. Poté se rozloha konvektivní zóny i rychlost ztráty hmoty opìt zmenźují a asi po 1113800 letech, kdy dosáhne minima i efektivní teplota, konèí rychlá fáze odtoku. Dalźí vývoj je urèován ji¿ jen tepelnou nestabilitou jádra hvìzdy. Rychlost odtok hmoty v té dobì èiní asi 4.10^{−7} m_⊙ za rok a dále se zpomaluje. Efekty ztráty hmoty z povrchu hvìzdy jsou v té dobì u¿ tak malé, ¿e se hvìzda chová prakticky stejnì jako osamocená hvìzda pùvodní hmotnosti v podobném vývojovém stadiu. Rùst centrální teploty pokraèuje a za 2080000 let od poèátku odtoku zaèíná v jádru docházet k nukleární syntéze helia na uhlík a v èase 2410000 vzniká v centru nová konvektivní zóna. Narùstání produkce v jádru ovźem zhorźí podmínky pro hoøení ve vodíkové slupce, obal hvìzdy pøestane rùst a 2517900 let po zaèátku odtoku fáze výmìny hmoty konèí. Pùvodnì primární hvìzda má nyní hmotnost pouhých 0,53 m_⊙, ale polomìr 25,0 R_⊙ a obsah vodíku na povrchu èiní pouze 0,256 proti pùvodního 0,602. Obì¿ná perioda dvojhvìzdy se prodlou¿ila na 84,^d2 a pomìr hmot se z pùvodního pomìru M_2/M_1 = 0, 8 více ne¿ pøevrátil na M_1/M_2 = 0, 079.

Konkrétní výpoèet, který jsme pou¿ili jako ilustraèní pøíklad, pokraèoval i po skonèení výmìny hmoty. Pùvodnì primární slo¿ka v dùsledku rostoucí produkce hoøení helia v jádru rychle kontrahuje a zahøívá se, tak¿e roste efektivní teplota, postupnì mizí podpovrchová konvektivní zóna a hvìzda se pøesouvá v HR diagramu z oblasti obrù a¿ do blízkosti hlavní posloupnosti heliových hvìzd. V èase 11599800 let od zaèátku výmìny hmoty hvìzda koneènì znovu dosáhne stavu tepelné rovnováhy a lokálního minima svého záøivého výkonu. Je zajímavé si uvìdomit, ¿e se tak stalo a¿ v dobì, kdy obsah helia v jádru v dùsledku nukleání pøemìny ji¿ poklesl zhruba na polovinu (Y = 0, 484). Pùvodnì hmotnìjźí slo¿ka dvojhvìzdy je v té dobì horkým trpaslíkem s polomìrem pouhých 0,208 R_⊙.

Výsledky vývoje ve dvojhvìzdì mohou být velmi rozmanité. Konkrétní výpoèty ukazují, ¿e vývoj heliové hvìzdy mù¿e vést k dalźímu pøenosu hmoty jeźtì døíve, ne¿ se staèí k mezi nestability pøiblí¿it pùvodnì sekundární slo¿ka, opaèný pøípad je vźak èastìjźí. V tom pøípadì se mù¿e stát, ¿e se zaène pøenáźet hmota na horkou kompaktní hvìzdu, na jejím¿ povrchu tak mù¿e dojít i k nukleárnímu hoøení a k eruptivním jevùm. Obecnì lze ale uzavøít, ¿e pokud k výmìnì hmoty dojde v kterékoliv fázi vývoje hvìzdy, ve které z dùvodù zmìn její vnitøní stavby dochází právì k rùstu polomìru, vede pøekroèení meze stability ve dvojhvìzdì k fázi mohutné výmìny hmoty mezi slo¿kami, pøi které se pùvodní hmotový pomìr více ne¿ vymìní.

10.4 Modely vývoje dvojhvìzd versus pozorování

Prvním problémem, který se výpoèty výmìny hmoty ve dvojhvìzdách pokouźely vyøeźit, byl t.zv. vývojový paradox polodotykových soustav. Kdy¿ toti¿ byly získany údaje o základních fyzikálních vlastnostech dostateèného poètu dvojhvìzd a kdy¿ zaèala být po roce 1950 vyu¿ívaná klasi˛kace dvojhvìzd na oddìlené, polodotykové a kontaktní, ukázalo se, ¿e ve vźech pøípadech zaplòovala Rocheovu mez u polodotykových soustav ménì hmotná sekundární slo¿ka. V té dobì bylo u¿ z teorie stavby hvìzd jasné, ¿e rychleji by se mìla ve dvojhvìzdì vyvíjet a k Rocheovì mezi expandovat hmotnìjźí z obou slo¿ek. A pozorování se zdála ukazovat pravý opak.

Se skvìlým fyzikálním citem navrhl mo¿né vysvìtlení zdánlivého paradoxu Crawford (1955). Postuloval, ¿e rychleji se bude skuteènì vyvíjet hmotnìjźí slo¿ka a ¿e dojde k výmìnì hmoty, která obrátí pùvodní pomìr hmot. Jeho hypotéze velmi vytrvale oponoval astronom èeského pùvodu Zdenìk Kopal.^1 Trvalo více ne¿ 10 let, ne¿ byla Crawfordova hypotéza výpoèty výmìny hmoty výteènì kvalitativnì potvrzena. Vtip spoèívá v tom, ¿e rychlá poèáteèní fáze výmìny hmoty, bìhem ní¿ se pùvodní pomìr hmot pøevrátí, probíhá vùèi ostatním fázím vývoje tak rychle, ¿e máme statisticky velmi malou źanci podobný systém pozorovat.

Po úspìźném vyøeźení vývojového paradoxu se zaèali astronomové pøirozenì zajímat, zda i dalźí výsledky výmìny hmoty by bylo mo¿no ztoto¿nit s nìjakými pozorovanými systémy. Køí¿ a Harmanec (1975) formulovali obecnou hypotézu, která ztoto¿òuje produkty výmìny hmoty v pozdìjźích stádiích se hvìzdami se závojem. Hypotéza nabízela vysvìtlení vzniku závojù kolem tìchto hvìzd, dùvod jejich velké rotaèní rychlosti a také vysvìtlení nìkterých typù pozorovaných zmìn. Urèitý poèet dvojhvìzd s oèekávanými vlastnostmi se pak skuteènì podaøilo mezi hvìzdami se závojem objevit. Dnes se soudí, ¿e navr¿ený mechamismus je jedním z mo¿ných, nemù¿e vźak být jediným, neboż se nepodaøilo nalézt oèekavané procento zákrytových dvojhvìzd mezi hvìzdami se závojem.

Dnes se výmìna hmoty pova¿uje za integrální souèást ve vývoji dvojhvìzd a existují èetné více èi ménì propracované scénáøe. Napø. Habets (1987) pøedpokládá, ¿e první fáze výmìny hmoty ve hmotné dvojhvìzdì vede skuteènì ke vzniku hvìzdy se závojem a ke vzrùstu obì¿né periody, i pøi èásteèné ztrátì hmoty a úhlového momentu ze soustavy. Rovnì¿ bral v potaz pøenos a ztrátu hmoty ve formì hvìzdného vìtru jeźtì pøed tím, ne¿ hvìzda dosáhla Rocheovy meze. Dalźí pøenos hmoty z pùvodnì primární slo¿ky nastává ve fází hoøení helia a uhlíku a hvìzda nakonec vybuchne jako supernova, co¿ vede ke vzniku výstøedné dráhy, ve které se pohybuje zbytek supernovy { neutronová hvìzda { a hmotná hvìzda, která bìhem fází pøenosu získala hmotu. Ta se pøi prùchodu pericentrem stává opa-

11Osobnì se domnívám, ¿e to bylo zpùsobeno tím, ¿e Kopal byl svým zalo¿ením spíźe matematik a nemìl dostateèné znalosti o stavbì a vývoji hvìzd, neboż lze v literatuøe dolo¿it, ¿e jiní astronomové Crawfordovu myźlenku pøijali s porozumìním jeźtì pøed tím, ne¿ byla modelovými výpoèty potvrzena.

kovanì dynamicky nestabilní a posílá hmotu smìrem k neutronové hvìzdì, co¿ vede ke vzniku rentgenova záøení. Koneèným stádiem vývoje hmotné dvojhìzdy mù¿e být i binární pulsar. Rostoucí nejistota tìchto scénáøù s rostoucím stádiem vývoje spoèívá v naźí neznalosti skuteèných mechamismù ztráty hmoty a úhlového momentu ze soustavy, o nich¿ byla ji¿ øeè úvodem.

11 Test vnitøní struktury hvìzd pomocí apsidálního pohybu

Ji¿ dlouhou dobu je známo, ¿e nìkterých dvojhvìzd ve výstøedných drahách lze vyu¿ít k mapování vnitøní struktury jejich slo¿ek. Pokud by dvojhvìzda ve výstøedné dráze sestávala ze dvou hmotných bodù, bude její potenciál odpovídat Keplerovì dráze a obì¿ný pohyb bude eliptický a ve stabilní dráze. Jakmile vźak hvìzdy zaujímají koneèný objem nìkteré ekvipotenciální plochy nebo jakmile se uplatní relativistické efekty, dochází k naruźování eliptického pohybu.

11.1 Apsidální pohyb v klasické mechanice

Podrobné modelování pomocí harmonických funkcí vedlo ke zjiźtìní, ¿e rozlo¿ení hmoty ve hvìzdì vede k postupnému stáèení pøímky apsid ve smìru obì¿ného pohybu, zatímco výstøednost obì¿né dráhy se nemìní. Je-li obì¿ná perioda dvojhvìzdy udána ve dnech a q = M_2/M_1 opìt oznaèuje hmotový pomìr, pak pro zmìnu délky periastra ω ve stupních za èasovou jednotku, v ní¿ je udána obì¿ná perioda, platí v klasické mechanice následující rovnice:

_ω_c = 360 P (k_{2,1}(15qf(e) + (1 + q)g(e))r^5_1 +

k_{2,2}(15q^{−1}f(e) + (1 + q^{−1})g(e))r^5_2 (349) kde f(e) = (1 − e^2)^{−5}(1 + 3e^2/2 + e^4/8) (350) g(e) = (1 − e^2)^{−2}(˙/˙_K )^2 (351)

a r_1 a r_2 oznaèují polomìry primární a sekundární slo¿ky, vyjádøené v jednotkách hlavní poloosy obì¿né dráhy A.

Èleny s funkcí f(e) vznikají díky slapové deformaci hvìzdy, èleny s g(e) souvisejí s rotaèní deformací, pøièem¿ ˙_i oznaèuje úhlovou rotaèní rychlost i-té hvìzdy (i = 1, 2) a ˙_K = 2π/P je Keplerova støední úhlová obì¿ná rychlost.

Konstanta vnitøní struktury k_2 je rovna nule pro hmotný bod a dosahuje hodnoty 0,75 pro zcela homogenní hvìzdu. Ze sférických modelù stavby hvìzd ji lze spoèítat podle vztahu

k_2 = 16π 5MR^5 R∫ 0 ρr^7dr (352)

a napø. v práci Clareta a Giméneze (1992) je tato konstanta tabelována pro rozsáhlou síż vývojových modelù hvìzd o rùzné hmotnosti.

Je ovźem zøejmé, ¿e pozorovaný apsidální pohyb dvojhvìzdy je dùsledkem rozlo¿ení hmoty uvnitø obou tìles a proto z nìj lze urèit pouze váhovaný støed

k_2 = c_1k_{2,1} + c_2k_{2,2} c_1 + c_2

, (353)

kde c_1 a c_2 pøedstavují koe˛cienty u k_{2,1} a k_{2,2} v rovnici (349). Pro dvojhvìzdu se stejnými hmotnostmi slo¿ek je tedy takový test nejspolehlivìjźí.

11.2 Relativistický apsidální pohyb

Relativistický apsidální pohyb se øídí následujícím vztahem, který poprvé odvodili Levi-Civita (1937) a Robertson (1938):

_ω_r = 6πG c^2

M_1 + M_2 AP (1 − e^2)

, (354)

kde c je rychlost svìtla ve vakuu a rychlost stáèení periastra je v radiánech za tu jednotku èasu, ve které se mìøí obì¿ná perioda. Vzdálenost slo¿ek lze jeźtì eliminovat s pou¿itím 3. Keplerova zákona a rychlost stáèení udat ve stupních za jednotku èasu. Dostáváme tak vztah

_ω_r =

(πG)^23^3 √ 5038848000 c^2

(M_1 + M_2)^23 P^53 (1 − e^2)

. (355)

Je vidìt, ¿e relativistický apsidální pohyb závisí na celkové hmotnosti dvojhvìzdy. U kompaktních objektù jako jsou binární pulsary nehraje klasický apsidální pohyb prakticky ¿ádnou roli a proto lze relativistický apsidální pobyb daný vztahy (354) èi (355) vyu¿ít k pøesnému urèení hmotnosti soustavy. Napø. u binárního pulsaru PRS 1913+16 èiní stáèení pøímky apsid plných 4,^∘2 roènì.

Výhodnìjźí výraz pro relativistický apsidální pohyb lze ovźem získat tak, ¿e jeźtì nahradíme hmotnosti slo¿ek polovièními amplitudami køivek radiálních rychlostí. Nejen¿e tím získáme vztah pøímo pou¿itelný na pozorovaná data, ale zvýźíme tím i pøesnost urèení, neboż z výrazu zcela zmizí gravitaèní konstanta G. Dostáváme tak

_ω_r =

1080 c^2

(K_1 + K_2)^2 P sin^2 i

. (356)

11.3 Celkový apsidální pohyb

U obecné dvojhvìzdy je stáèení pøímky apsid souètem klasického a relativistického stáèení a pro pozorovanou rychlost stáèení _ω pøirozenì platí

_ω = _ω_c + _ω_r. (357)

Oznaèíme-li symbolem U periodu úplné rotace pøímky apsid, platí U = 360 _ω . (358)

Chceme-li ovźem zjistit, jak se pozorované stáèení pøímky apsid shoduje s hodnotou konstanty vnitøní stavby k_2, pøedpovìzenou z klasické mechaniky, musíme nejprve spoèítat relativistický pøíspìvek _ω_r z rovnice (356), ten odeèíst od pozorované hodnoty stáèení, tedy

_ω_c = _ω − _ω_r. (359)

a poté spoèítat pozorovanou hodnotu konstanty vnitøní stavby podle vztahu

k_2 = P _ω_c 360 1 c_1 + c_2

. (360)

Hodnoty k_2 vypoètené z modelù stavby hvìzd jsou obvykle øádovì 10^{−3} − 10^{−2}.

12 Jednoduché modely a odhady

Nejen z historických dùvodù, ale i pro pochopení nìkterých souvislostí a èasto pou¿ívaných vztahù je u¿iteèné se seznámit s jednoduchými modely hvìzd. Zaèneme pøipomenutím termodynamických dìjù.

12.1 Polytropní dìj

Polytropní zmìna je taková zmìna stavu, pøi které zùstavá speci˛cké teplo konstantní, tedy dQ dT = C = konst. (361) Speciální pøípad, kdy C = 0 se nazývá adiabatickým dìjem, pøípad, kdy C = C_P se nazývá dìjem isobarickým, pøípad C = C_V dìjem isochorickým a pøípad, kdy C → ∞ je dìjem isotermickým.

Jak jsme si ji¿ ukázali, závisí vnitøní energie ideálního plynu pouze na jeho teplotì a ne na hustotì, tedy U_g = U_g(T ). (362) To není ovźem pravda pro smìs ideálního plynu a záøení. Jak plyne z rovnice (??), závisí vnitøní energie záøení i na hustotì, které je nepøímo úmìrná. Vnitøní energii smìsi ideálního plynu a záøení mù- ¿eme ovźem zapsat s pomocí pomìru tlaku plynu k celkovému tlaku β ve tvaru U = 3 2 ℜT μ + aT^4 ρ = 3 2 ℜT μ 2 − β β , (363)

neboż aT^4 = 3P (1 − β) a 1/ρ = ℜT/βμP .

V mnoha pøípadech reálných hvìzd pøedstavuje tlak záøení jen asi dvì procenta celkového tlaku ve hvìzdì a není proto pro orietaèní úvahy takovým \høíchem", jestli¿e uèiníme pøedpoklad, ¿e β je v celé hvìzdì konstantní. V tom pøípadì bude i celková vnitøní energie smìsi ideálního plynu a záøení pouze funkcí teploty a první vìta termodynamická nabude tvar dQ = dU dT dT + P dV. (364)

Pøipomeneme-li si jeźtì, ¿e speci˛cké teplo C je zmìna tepelné energie s teplotou, plyne z (364) výraz pro speci˛cké teplo pøi konstantním objemu (dV = 0) C_V = dU dT (365) Za pøedpokladu konstantního β mù¿eme stavovou rovnici ve tvaru βP V = ℜT (366) diferencovat a dostáváme P dV + V dP = ℜβ^{−1}dT. (367) Dosazením do rovnice (364) dostáváme dQ = ( dU dT + ℜβ^{−1} ) dT − V dP, (368) tak¿e pro speci˛cké teplo pøi konstantním tlaku (dP = 0) dostáváme C_P = ( dQ dT ) P=const. = dU dT + ℜβ^{−1}. (369) Platí tedy vztah C_P − C_V = ℜβ^{−1}. (370) S pou¿itím vztahù (361), (364), (365) a (366) tedy pro polytropní dìj dostáváme (C_V − C)dT + β^{−1}ℜT V dV = 0, (371) co¿ lze jeźtì s pomocí vztahu (370) upravit na tvar (C_V − C) dT T + (C_P − C_V ) dV V = 0. (372) De˛nujeme-li symbol γ vztahem C_P − C C_V − C = γ, (373) platí ovźem C_P − C_V C_V − C = γ − 1 (374)

a rovnici (372) mù¿eme psát ve tvaru dT T + (γ − 1) dV V = 0 (375)

a po integraci tedy T V^{γ−1} = konst. (376) Násobíme-li tuto rovnici stavovou rovnicí (366) a pøedpokládáme-li nadále, ¿e β je vźude konstantní, dostáváme tedy P V^γ = const. (377) Polytropní dìje bývá zvykem charakterizovat indexem n, který souvisí s exponentem γ vztahem

γ = 1 + 1 n . (378)

Obecnou rovnici pro polytropní dìj mù¿eme tedy jeźtì pøepsat do tvaru

P = Kρ^{1+nn} , (379)

kde konstanta K obsahuje i støední molekulovou hmotnost èástic μ.

Uva¿me nyní konkrétní pøípad polytropy pro smìs ideálního plynu a záøení, jak jsme je uva¿ovali v úvodních kapitolách. Celkový tlak lze formálnì vyjádøit jednak pomocí tlaku plynu, jednak pomocí tlaku záøení; bude zøejmì P = P_g β = 1 β ℜρT μ , P = P_r 1 − β = 1 1 − β aT^4 3 . (380)

Porovnáním obou vztahù pro celkový tlak mù¿eme tedy získat následující výraz pro teplotu

T^3 = 3ℜ aμ 1 − β β ρ (381)

Dosazením teploty do stavové rovnice pro smìs plynu a záøení tedy dostáváme výraz

P = Kρ^{43} , (382)

kde konstanta K je dána výrazem K = 3(1 − β) a ( ℜ μβ )4 1 3 . (383)

Vidíme tedy, ¿e výraz (382) odpovídá polytropì s indexem n = 3 a formálnì se shoduje s výrazem (54) pro relativistickou elektronovou degeneraci. Výraz (52) pro nerelavistickou elektronovou degeraci lze analogicky popsat polytropou s indexem n = 3/2.

12.2 Laneova-Emdenova diferenciální rovnice Rovnici hydrostatické rovnováhy lze pro sférickou hvìzdu psát pomocí gravitaèního potenciálu ˘. Gravitaèní zrychlení èili síla pùsobící na jednotku hmoty je zápornì vzatým gradientem potenciálu, tedy − d˘ dR = GM_R R^2 = G R^2 R∫ 0 4πR^2ρdR. (384) Tuto rovnici mù¿eme derivovat podle R s pøihlédnutím k rovnici kontinuity ve tvaru (67) a dostáváme − d^2˘ dR^2 = 4πGρ − 2G R^3 R∫ 0 4πR^2ρdR = (385) = 4πGρ + 2 R d˘ dR , (386)

co¿ lze jeźtì upravit na tvar d^2˘ dR^2 + 2 R d˘ dR + 4πGρ = 0. (387)

Proto¿e vzhledem k výźe uvedenému mù¿eme rovnici hydrostatické rovnováhy psát také ve tvaru − 1 ρ dP dR = − d˘ dR , (388) lze psát dP = ρd˘. (389) S vyu¿itím obecné rovnice polytropy (379) tedy dostáváme ρd˘ = dP = n + 1 n Kρ^{1n} dρ. (390) Po úpravì tedy d˘ = n + 1 n Kρ^{1−nn} dρ. (391) Integrací této rovnice dostaneme ˘ + konst = K(n + 1)ρ^{1n} . (392) Jestli¿e zvolíme nulový bod potenciálu na povrchu hvìzdy, kde pøedpokládáme ρ = 0, bude konstanta rovnice (392) nulová a dostaneme ρ = ( ˘ K(1 + n) )n , (393) tak¿e rovnici (387) mù¿eme pøepsat do tvaru d^2˘ dR^2 + 2 R d˘ dR + 4πG [(1 + n)K]^n

˘^n = 0. (394) Jestli¿e oznaèíme α^2 = 4πG [(1 + n)K]^n

˘^{n−1}_c = 4πG (1 + n)K ρ^{n−1n}c (395) a zavedeme nové promìnné φ a z pomocí vztahù φ = ˘ ˘_c a z = αR, (396) kde ˘_c je hodnota ˘ v centru hvìzdy, bude zøejmì d˘ dR = ˘_c dφ dz dz dR = α˘_c dφ dz , (397) d^2˘ dR^2 = d dz ( d˘ dR ) dz dR = α^2˘_c d^2φ dz^2 , (398) 2 R d˘ dR = 2α^2 z ˘_c dφ dz . (399)

Rovnici (394) lze pak pøepsat do tvaru diferenciální rovnice Laneovy- Emdenovy d^2φ dz^2 + 2 z dφ dz + φ^n = 0. (400)

Jiný mo¿ný zápis Laneovy-Emdenovy rovnice zøejmì je 1 z^2 d dz ( z^2 dφ dz ) + φ^n = 0. (401)

Tato rovnice se obecnì øeźí numericky pomocí rozvoje v øadu. Analytická øeźení existují pro polytropní indexy n = 0, n = 1 a n = 5.

12.3 Polytropní modely hvìzd Øeźení pro n = 0 je

φ(z) = 1 − z^2 6 . (402)

Proto¿e podle (393) platí ρ ρ_c = ( ˘ ˘_c )n = φ^n, (403)

dostáváme pro toto øeźení ρ(R) = ρ_cφ^0 = ρ_c, (404) neboli homogenní hvìzdu s konstantní hustotou.

Pro n = 1 má øeźení tvar φ(z) = sin z z (405) a koneènì pro n = 5 φ(z) = ( 1 + z^2 3 )− 1_2

. (406)

Povźimnìme si, ¿e dùsledkem øeźení pro n = 5 je, ¿e povrch hvìzdy, kde je podle naźí volby ˘ = 0 a tedy také φ = 0, odpovídá nekoneènì velké hodnotì z a tedy i R. Jinými slovy, hvìzda stavìná podle polytropy n = 5 se rozprostírá do nekoneèna.

Význam polytropních modelù spoèívá v tom, ¿e pomocí nich lze èinit urèité odhady vnitøní stavby hvìzd. Jak jsme ji¿ vidìli, lze napø. pomocí rovnice (403) poèítat hustotu v libovolném bodì hvìzdy ze znalosti hustoty v centru.

Podobnì lze odvodit odhad pro tlak; kombinací rovnic (379) a (393) dostáváme P = ρ˘ n + 1

, (407)

z èeho¿ výplývá vztah P = P_cφ^{n+1}. (408) Pro hmotu v kouli o polomìru R mù¿eme psát s vyu¿itím rovnice (403)

M_R(R) = R∗∫ 0 4πρR^2dR = 4πρ_c R∗∫ 0 φ^nR^2dR, (409)

kde R_∗ oznaèuje polomìr hvìzdy. Proto¿e podle zavedené transformace (396) je pomìr R/z konstantní, mù¿eme poslední rovnici dále upravit na M_R(z) = 4πρ_c R^3 z^3 z∗∫ 0 φ^nz^2dz, (410)

kde z_∗ opìt pøedstavuje hodnotu této promìnné na povrchu hvìzdy. Integrál na pravé stranì této rovnice lze ovźem vyjádøit z Laneovy- Emdenovy rovnice (401), tak¿e dostáváme

M_R(z) = 4πρ_cR^3 ( − 1 z dφ(z) dz ) , (411) pøièem¿ mezi R a z platí transformace (396).

Je pøirozenì mo¿né zavést také støední hustotu hvìzdy zøejmým vztahem

—ρ = 3M_∗ 4πR^3_∗ , (412)

kde pro hmotnost hvìzdy M_∗ platí rovnice (411) pro z = z_∗.

Hodnoty z_∗, −z^2_∗^{dφ(z∗)}_{dz} a^{ρc}_{—ρ} byly pro rùzné hodnoty polytropního indexu n numericky spoèteny a tabelovány, tak¿e pomocí nich bylo mo¿no pro hvìzdu o dané hmotnosti a polomìru poèítat její vnitøní strukturu.

Pro zajímavost - polytropní model Slunce pro n = 3 vede k centrální teplotì Slunce 12 milionù K, co¿ je velmi sluźný odhad vùèi souèasným nejlepźím modelùm, které udávají centrální teplotu Slunce 15,4 milionù K.

Uva¿me jeźtì, jak lze konstruovat polytropní modely pro dané K a n. Funkce φ(z) a _φ(z) lze získat integrací Laneovy-Emdenovy rovnice. Z rovnice (403) pak dostáváme hustotu jakou známou funkci z ρ = ρ_cφ^n. (413)

Rovnì¿ si mù¿eme vźimnout, ¿e podle vztahu (395) platí ( R z )2 = (n + 1)K 4πG ρ^{1−nn}c . (414)

Tuto rovnici lze pou¿ít k urèení centrální hustoty pomocí polomìru hvìzdy R_∗ a odpovídající hodnoty z_∗ získané integrací Laneovy- Emdenovy rovnice. Plyne z ní rovnì¿, ¿e

R_∗ ∼ ρ^{1−n2n}c . (415)

Vidíme tedy, ¿e pro vźechny polytropní modely s n > 1 je polomìr hvìzdy klesající funkcí její centrální hustoty.

Z rovnice (411) plyne, ¿e

M_∗ ∼ ρ_cR^3_∗ ∼ ρ^{3−n2n}c . (416)

Zmínili jsme se ji¿, ¿e jedna polytropa s indexem n = 3 odpovídá stavové rovnici relativisticky degenerovaného elektronového plynu.

Podle právì uvedené rovnice hmotnost takto konstruované hvìzdy nezávisí na centrální hustotì a pro numerické hodnoty odpovídající relativisticky degenerovanému elektronovému plynu je dána vzta- hem M_∗(mezní) M_⊙ = 5, 836 μ^2_e

. (417)

To je slavná Chandrasekharova mez. Vźimnìme si, ¿e pro kompaktní hvìzdy, které ji¿ prodìlaly nukleární vývoj, mù¿eme pøedpokládat X = 0 a tedy μ_e = 2, co¿ pro nì dává limitní hmotnost 1,459 m_⊙.

12.4 Radiální pulsace sférických hvìzd

Úvahy o dynamické stabilitì èi nestabilitì hvìzd vùèi pulsacím mohou vycházet z následující úvahy: Bìhem oscilace se termodynamický stav elementu hmoty v pulsující hvìzdì periodicky mìní a po jednom úplném cyklu se v¿dy vrací do pùvodního stavu. Podle 1. vìty termodynamické dQ = dU + dW (418) a proto¿e vnitøní energie je funkcí stavových velièin, bude její celková zmìna pøi cyklickém procesu nulová. Práce W vykonaná pøi jednom cyklu cyklického procesu bude tedy integrálem zmìn pohlceného tepla W = ∮ dQ (419)

a k pulsacím bude opakovanì docházet tehdy, bude-li celková práce na úkor pohlceného tepla kladná, tedy W > 0.

Proto¿e entropie má úplný diferenciál, bude ovźem ∮ dS = ∮ dQ T = 0, (420)

tak¿e èást pohlceného tepla se v procesu opìt uvolní.

Pøedpokládejme, ¿e teplota jako funkce èasu t prodìlává malou cyklickou zmìnu δT (t) kolem støední hodnoty T_0, tedy

T (t) = T_0 + δT (t). (421)

Pak lze místo (420) psát ∮ dQ(t) T_0 + δT (t) = ∮ dQ(t) T_0 1 1 + δT (t)/T_0 . (422)

S pou¿itím rozvoje a zanedbáním èlenù vyźźích øádù mù¿eme tuto rovnici jeźtì pøepsat do tvaru ∮ dQ(t) T_0

(1 − δT (t) T_0

) (423)

a tedy 1 T_0 ∮ dQ(t) = ∮ dQ(t)δT (t) T^2_0

. (424)

Podmínku udr¿ení pulsací mù¿eme pomocí toho zapsat ve tvaru W = ∮ dQ(t) = ∮ δT (t)dQ(t) T_0

> 0. (425)

Proto¿e T_0 je kladné èíslo, znamená podmínka (426), ¿e k pohlcování tepla (dQ > 0) musí docházet v té èásti cyklu, kdy teplota prochází maximem (δT > 0) a naopak. Jinak øeèeno: aby hvìzda pulsovala, musí k pohlcování tepla docházet pøi jejím smrźżování a k jeho uvolòování naopak pøi expanzi.

Vźimnìme si jeźtì, ¿e podmínku pulsaèní nestability jsme formulovali pro malý element hmoty. Analogická podmínka pro celou hvìzdu by mìla tvar W = ∫ M ∮ δT (t) T_0 dQ(M)dM > 0, (426) kde kruhová integrace probíhá pro ka¿dý element hvìzdné hmoty a integrace ve hmotì pøes celou hvìzdu.

Nejèastìjźím mechanismem, který mù¿e zpùsobit pulsaèní nestabilitu, je mechanismus opacitní, který ovźem funguje pouze v oblastech mìnící se ionizace nìkterého dostateènì zastoupeného iontu, nejèastìji vodíku èi helia.

Uva¿ujme nejprve úplnì ionizovaný plyn. Opacitu hvìzdné látky lze obecnì popsat pomocí funkèní závislosti κ = cρ^kT^{−m}, (427) kde c je konstanta a k a m jsou kladná èísla. Pomìrnì dobrou aproximaci pro volnì-vázané a volnì-volné pøechody pøedstavují Kramersovy opacity, které lze zapsat ve tvaru

κ = cρT^{−3,5}. (428)

Pro adiabatický dìj je P ∼ ρ^53 a tedy T ∼ ρ^23 , co¿ vede na

κ = cρ^{− 43} . (429)

To ovźem znamená, ¿e pøi kompresi s rostoucí hustotou klesá opacita a tedy pohlcování tepla. Jinými slovy, plnì ionizované èásti hvìzdy jsou stabilní a ke stabilním pulsacím v nich nemù¿e docházet.

Jiná je ovźem situace v oblastech mìnící se ionizace, kde je energie stlaèování spotøebována na rùst ionizace a teplota roste mnohem pomaleji. Pokud budeme pøedpokládat závislost teploty na hustotì ve tvaru T ∼ ρ^λ, pak pro Kramerovu opacitu platí

κ = cρ^{1−3,5λ} (430)

a podmínkou vzniku pulsací je tedy nerovnost

1 − 3, 5λ > 0. (431)

To bývá v oblastech mìnící se ionizace èasto splnìno. Zále¿í ovźem na tom, kde se ta která ionizaèní zóna ve hvìzdì nachází. Je-li pøíliź hluboko uvnitø hvìzdy, dojde disipací k utlumení kmitù, zatímco je-li pøíliź blízko povrchu, je tepelná kapacita pøíliź malá na to, aby doźlo ke globálním oscilacím.

Pulsace mù¿eme v prvním pøiblí¿ení chápat jako akustické hustotní kmity s vlnovou délkou rovnou prùmìru hvìzdy. Taková vlna se źíøí rychlostí zvuku v_z a perioda radiální pulsace je tak dána výrazem ˝ = 2R v_z . (432)

Zvukové kmity lze pova¿ovat za adiabatické a z teorie akustických kmitù plyne pro rychlost zvuku

Eddington ukázal, ¿e pro polytropní modely radiálnì pulsujících hvìzd platí mezi periodou pulsace ˝ a støední hustotou hvìzdy —ρ vztah ˝ √ —ρ = √ 3 πG . (433)

Pokud budeme udávat pulsaèní periodu ve dnech a støední hustotu hvìzdy v jednotkách støední sluneèní hustoty, pak s pou¿itím sluneèních hodnot a hodnoty gravitaèní konstanty z rovnic (293, 297) a (298) dostáváme —ρ_⊙ = 1408, 977 kg m^{−3} (434) a ˝ √ —ρ —ρ_⊙ = 0, 03688 d. (435)

Konstanta na pravé stranì tedy udává periodu radiální pulsace naźeho Slunce, pokud by bylo pulsaènì nestabilní. Napø. pro chladného veleobra spektrální tøídy M0Ia s hmotností a polomìrem, jaký jsme uva¿ovali v tabulce (2), dostaneme podle (435) ˝=103,^d7. Naopak pro bílého trpaslíka Sirius B o hmotnosti 1,034 m_⊙ a polomìru 0,0084 R_⊙ vychází pulsaèní perioda pouhé 2,4 sekundy. Vzhledem k tomu, ¿e støední hustota ρ = M/V , kde M a V jsou hmotnost a objem hvìzdy, je mo¿né pro sférické modely psát

Q =˝ ( M M_⊙ ) 1_2 ( R R_⊙ )− 3_2 =˝ ( M M_⊙ ) 1_2 ( L L_⊙ )− 3_4 (

T_{e¸} T_{e¸⊙} )3 , (436)

pøièem¿ konstantì Q (rùzné od konstanty v rovnici (433)) se øíká pulsaèní konstanta.

Pro reálné hvìzdné modely ovźem Q není konstanta, ale ukazuje se, ¿e Q ∼ ( R M )^1_4

. (437)

Vemury a Stothers (1978) z toho s pou¿itím Carsonových opacit odvodili následující vztah pro periodu radiální pulsace nerotující hvìzdy ve dnech

˝ _=0, 025 ( R R_⊙ ) 7_4 ( M M_⊙ )− 3_4

, (438) pøièem¿ koe˛cient úmìry 0,025 vykazuje rozptyl ±0,001.

Vztah (438) dává pìkné výsledky. Napø. pro β Cep hvìzdu Spiku (α Vir A) urèili Herbison-Evans a spol. (1971) s pomocí intensitního interferometru hodnoty M/M_⊙ = 10, 9 ± 0, 9, R/R_⊙ = 8, 1 ± 0, 5, co¿ podle vztahu (438) dává teoretickou hodnotu pulsaèní periody 0,^d162. Pøihlédneme-li k udaným chybám polomìru a hmotnosti, nachází se teoretická pulsaèní perioda v rozmezí 0,^d1366 a¿ 0,^d1920. Skuteènì pozorovaná pulsaèní perioda je 0,^d174.

Výźe uvedené vztahy vysvìtlují rovnì¿ existenci empirického vztahu perioda-záøivý výkon pro cefeidy a jiné typy radiálnì pulsujících hvìzd. Vztah (436) mù¿eme psát v logaritmickém tvaru

log ˝ = log Q − 0, 5 log(M/M_⊙) + 1, 5 log(R/R_⊙). (439)

Z de˛nice efektivní teploty plyne

log(R/R_⊙) = 8, 474 − 0, 2M_{bol} − 2 log T_{e¸} , (440)

tak¿e po dosazení do (439) dostaneme

log ˝ = 12, 71 + log Q − 0, 5 log(M/M_⊙) − 3 log T_{e¸} − 0, 3M_{bol}.(441)

Empirické závislosti záøivý výkon { perioda bývají èasto udávány ve tvaru

M_V = a log ˝ + b, (442)

kde koe˛cienty a a b jsou empiricky urèeny pro danou skupinu pulsujících hvìzd.

Rovnici (441) mù¿eme upravit do tvaru

M_V = 42, 37 + 3, 333 log Q − BC(T_{e¸} ) − 3, 333 log ˝ − −10 log T_{e¸} − 1, 667 log(M/M_⊙) (443)

Pulsaèní nestabilita obvykle odpovídá dosti úzkému rozmezí efektivních teplot a tak pouze èlen odpovídající hmotnosti hvìzdy má vliv na empirické koe˛cienty a a b, neboż pro danou skupinu hvìzd existuje obvykle vztah mezi hmotností a záøivým výkonem ve tvaru

log(M/M_⊙) = c M_{bol} + d. (444)

Konkrétnì pro klasické cefeidy se udává hodnota b = −2, 54. Petersen a Christensen-Dalsgaard (1999) udávají pro δ Sct hvìzdy na základì nové kalibrace pomocí dru¿ice Hipparcos hodnoty b v rozmezí −3.2 a¿ −4.0.

V nìkterých empirických závislostech se vliv efektivní teploty bere v potaz pomocí èlenu, který charakterizuje barvu hvìzdy nìkterým fotometrickým indexem. To jsou pak vztahy záøivý výkon { barva { perioda, nejèastìji ve tvaru

M_V = a log ˝ + b(b − y) + c, (445)

kde koe˛cienty a, b a c jsou opìt empiricky urèeny pro danou skupinu pulsujících hvìzd.

Je ovźem dobøe si uvìdomit (viz napø. Harmanec 1987), ¿e pokud si v logaritmickém tvaru vyjádøíme dolní mez rotaèní periody nìjaké hvìzdy (co¿ je také dolní mezí obì¿né periody dvojhvìzdy tvoøené námi uva¿ovanou hvìzdou a sekundárem zanedbatelné hmotnosti) t.j. Keplerovu rotaèní rychlost na uva¿ovaném rovníkovém polomìru (aproximace pomocí Rocheova modelu), dostaneme rovnici

log ˝ = −0, 936 − 0, 5 log(M/M_⊙) + 1, 5 log(R/R_⊙). (446)

co¿ je rovnice formálnì toto¿ná s rovnicí (439) pro log Q = −0, 936. Vźimnìme si, ¿e pro jednoduchý polytropní model Eddingtonùv je log Q = −1, 433. Vidíme tak, ¿e èasové źkály radiální pulsace a rotace hvìzd jsou srovnatelné a v konkrétních pøípadech nemusí být snadné rozhodnout, co je skuteènou fyzikální pøíèinou pozorovaných zmìn jasnosti èi radiální rychlosti hvìzdy.

13 Typy pozorovaných hvìzd a jejich vývojová stadia

13.1 Horké hvìzdy spektrálního typu O a Wolfovy Rayetovy hvìzdy

Fenomenologicky jsou hvìzdy spektrálního typu O de˛novány pøítomností ionizovaného helia He II v jejich èárových spektrech. To odpovídá efektivním teplotám zhruba nad 30 000 K. Pro objekty na hlavní posloupnosti se podle mìøení dobøe pozorovaných dvojhvìzd jedná o rozsah hmotností od 15 do více ne¿ 50 m_⊙, polomìrù od 6 do více ne¿ 10 R_⊙ a efektivních teplot nad 30000 K.

Vìtźina pozorovaných O hvìzd se nachází v blízkosti galaktické roviny, patøí k první populaci a jedná se zøejmì o mladé hvìzdy. Øada hvìzd spektrálního typu O se vźak nachází i ve sférické slo¿ce Galaxie. Mají rozlo¿ení energie podobné normálním mladým O hvìzdám, jejich jasnost je vźak mnohem menźí a jsou oznaèovány jako podtrpaslíci spektrálního typu O, t.j. O VI hvìzdy. Tyto objekty jsou zøejmì málo hmotné a musí se svým vývojovým stadiem zásadnì liźit od normálních O hvìzd. Zará¿ejícím faktem je, ¿e atmosféry tìchto hvìzd se svými spektrálními projevy velmi podobají atmosférám normálních O hvìzd. Hvìzdy typu O byly dále klasi˛- kovány do podtøíd O3 a¿ O9.5 podle klesajícího stupnì ionizace absorpèních èar pozorovaných v jejich spektrech. Ve spektrech mnoha O hvìzd jsou pozorovány emisní èáry helia He II 4686 a té¿ dusíku N III 4634, 4640 a 4641. Tyto hvìzdy bývají oznaèovány jako Of hvìzdy. U nìkterých Of hvìzd se pozoruje i emise C III 5696 a té¿ Hαemise. Frost a Conti (1976) zavedli klasi˛kaci Oe pro O hvìzdy s Hαemisí, upozornili na to, ¿e tato emise bývá èasovì promìnná podobnì jako pro chladnìjźí hvìzdy spektrálního typu Be (viz dále) a vyslovili názor, ¿e Oe hvìzdy se zásadnì liźí od Of hvìzd, pro nì¿ u emisních èar podle nich nedochází k èasovým zmìnám. To ale nemusí být pravda, jak ukazuje napø. nedávná studie hvìzdy V1007 Sco. Conti (1974) udìlal pøehlídku osamocených O hvìzd a Thallerová (Thaller 1997) publikovala podobnou pøehlídku O hvìzd ve dvojhvìzdách. Oba zjistili, ¿e Hαemise se prakticky nevyskytuje u hvìzd hlavní posloupnosti, ale pouze pro hvìzdy obøí a veleobøí.

Pro nìkteré O hvìzdy v pásu hlavní posloupnosti byly také pozorovány rychlé zmìny pro˛lù absopèních èar, které byly interpretovány jako projev atmosferických pulsací. Podle rovnice (438) lze pulsaèní periodu horkého O veleobra o hmotnosti 50 m_⊙ a polomìru 20 R_⊙ odhadnout na pouhých 0,25 dne. Baade objevil zmìny pro˛lù èar O4If hvìzdy ζ Pup s pravdìpodobnou periodou 0,^d356, kterou interpretoval jako projev neradiální pulsace. Lze odhadnout, ¿e pravdìpodobná rotaèní perioda ζ Pup musí být delźí ne¿ 4 dny, tedy podstatnì delźí, ne¿ zjiźtìná perioda zmìn pro˛lù èar. Není ale dosud znám mechanismus, který by v této èásti HR diagramu vedl k pulsaèní nestabilitì.

Koneènì Wolfovy-Rayetovy hvìzdy (dále WR hvìzdy) jsou de˛- novány pøítomnosti velmi silných a źirokých emisních èar ve spektru, které svým rozlo¿ením energie odpovídá spektru hvìzdy spektrálního typu O. Název tìchto hvìzd je odvozen od jmen dvou astronomù, kteøí jako první pomocí visuálního spektroskopu podobné spektrum pozorovali pøi pøehlídce hvìzd v souhvìzdí Labutì (viz Wolf a Rayet 1867). Èárové spektrum WR hvìzd je patrnì èistì emisní. Pro WR hvìzdy se pou¿ívá rovnì¿ podrobnìjźí spektrální klasi˛kace na podtøídy, pøièem¿ se podtøídy de˛nují opìt sestupnì podle pøítomnosti emisních èar s klesajícím stupnìm ionizace pozorovaných v optickém spektru. Navíc se WR hvìzdy rozpadají do dvou paralelních skupin: První jsou oznaèovány WC hvìzdy a jsou pro nì charakteristické silné emisní èáry iontù uhlíku C a kyslíku O. Druhou skupinu tvoøí WN hvìzdy, v jejich¿ èarových spektrech dominují emisní èáry iontù dusíku N. Obì skupiny mají silné emisní èáry helia He II. Neexistuje ¿ádné kriterium luminositní tøídy a v zásadì není vùbec jasné, zda takto zavedené spektrální klasi˛kaci lze pøiøadit monotonnì se mìnící efektivní teplotu. Dosud byly zavedeny spektrální podtøídy WC5 a¿ WC9 a WN2 a¿ WN9. Bylo ovźem zjiźtìno, ¿e WR hvìzdy se podobnì jako O hvìzdy nacházejí v diskové slo¿ce Galaxie, hlavnì ve spirálních ramenech. Odhady jejich základních fyzikálních vlastností naznaèují rozsah efektivních teplot mezi 30000 a 90000 K a hmotností mezi 10 a 40 m_⊙.

Normální O hvìzdy jsou zøejmì hvìzdami vyvíjejícími se od hlavní posloupnosti nulového vìku, jejich¿ vývoj je vźak ovlivnìn i ztrátou hmoty ve formì hvìzdného vìtru.

O vývojové stadium WR hvìzd se dosud vedou urèité spory. Mohou to být objekty ve stadiu hoøení helia v jádru, soudí se, ¿e atmosféry WN hvìzd jsou obohaceny produkty hoøení vodíku a WC hvìzdy produkty hoøení helia. Vzhledem k jejich menźím hmotnostem a stejnému prostorovému rozlo¿ení se nìkteøí badatelé domnívají, ¿e WR hvìzdy vznikají bìhem vývoje z O hvìzd. Roli v jejich vývoji zøejmì hraje velmi silný hvìzdný vítr a snad i rotace a v nìkterých pøípadech i jejich podvojnost. Rozsáhlé obaly WR hvìzd se nìkdy mohou v èase mìnit, co¿ dokazuje pøípad dvojhvìzdy CV Ser, u ní¿ doźlo ke zmizení fotometrických zákrytù.

Pokud jde o podtrpaslíky O, jejich vývojové stadium je ménì jasné, musí se ale zøejmì jednat o hvìzdy v pozdním vývojovém stadiu po vypálení vodíku a patrnì v období hoøení helia ve slupce. Zdá se, ¿e v HR diagramu se kupí kolem vertikální linie u efektivní teploty asi 40000 K, od hlavní posloupnosti a¿ k bílým trpaslíkùm. Podle hrubých odhadù jsou hmotnosti O podtrpaslíkù menźí ne¿ hmotnost Slunce. V jediném pøípadì, kdy byl pozorován O podtrpaslík ve dvojhvìzdì spolu s hvìzdou spektrálního typu G, existuje odhad jeho hmotnosti na 0,55 m_⊙.

13.2 Hvìzdy spektrálního typu B

Hvìzdy spektrálního typu B se vyznaèují optickými spektry, v nich¿ dominují silné èáry vodíku a neutrálního helia, chybí ji¿ èáry He II a jsou pøítomny èáry lehèích ionizovaných prvkù jako C II, O II, N II atd. Pro objekty na hlavní posloupnosti se jedná o rozsah hmotností od 2,2 do 15 m_⊙, polomìrù od 2,1 do 6 R_⊙ a efektivních teplot od 9400 do 30000 K. Kromì normálních B hvìzd se pozorují pulsující hvìzdy, nìkolik typù chemicky pekuliárních hvìzd a té¿ hvìzdy se závojem, které se vyznaèují pøítomností emisních èar vodíku.

13.2.1 Chemicky pekuliární Bp hvìzdy

Mezi B hvìzdami a hvìzdami spektrálního typu A (viz ní¿e) se pozorují hvìzdy se zøetelnì anomálním zastoupením nìkterých chemických prvkù. Preston (1974) zavedl zkratku CP k oznaèení chemicky pekuliárních hvìzd horní èásti hlavní posloupnosti a rozliźil 4 základní typy:

CP1... Am hvìzdy, CP2... magnetické Bp a Ap hvìzdy, CP3... HgMn hvìzdy, CP4... B hvìzdy se slabými èarami helia (He-weak stars).

Silná, zhruba dipólová magnetická pole se pozorují pro hvìzdy spektrálních typù B1-B2 s anomálnì silnými èarami helia (He-strong stars) a pro nìkteré B3p-B7p hvìzdy se slabými èarami helia a anomálnì silnými èarami Si a Ti. Pro tyto objekty se pozorují periodické zmìny jasnosti, intensity spektrálních èar a intensity magnetického pole s periodou rovnou rotaèní periodì hvìzdy. Osa magnetického dipólu není obecnì toto¿ná s osou rotace hvìzdy a lze ji z pozorování urèit. Nìkteré Bp hvìzdy se silnými èarami helia jsou souèasnì hvìzdami se závojem, neboż se u nich pozoruje Hαemise, která se rovnì¿ mìní periodicky s rotaèní periodou hvìzdy. Jedna z tìchto hvìzd, V1046 Ori, je primární slo¿kou dvojhvìzdy s periodou 18,^d6 a s výraznì výstøednou dráhou. Existence silných makroskopických magnetických polí u nìkterých B a A hvìzd zùstavá nevysvìtlenou záhadou. Existují hvìzdy velmi podobné ve vźech základních fyzikálních parametrech, které v souèasnosti dovedeme urèit, tìmto magnetickým hvìzdám, které ¿ádné mìøitelné magnetické pole nemají.

CP3 hvìzdy s anomálnì silnými èarami Hg a Mn se vyskytují u spektrálních podtøíd B6-B9, zatímco nemagnetické B4-B5 s anomálnì slabými èarami helia mají ve spektrech nadbytek P a Ga. Rovnì¿ pro obì tyto skupiny lze pozorovat zmìny jasnosti s rotaèní periodou.

13.2.2 Pulsující β Cep hvìzdy

β Cep hvìzdy se vyznaèují periodickými { a èasto multiperiodickými { zmìnami jasnosti a radiální rychlosti s periodami pod 0,^d3 (typické periody jsou mezi 0,^d1 a 0,^d25). Jsou to hvìzdy spektrálních podtøíd B0-B2 a luminositních tøíd III-IV, tedy hvìzdy, které se ji¿ vyvinuly podél hlavní posloupnosti. jejich pulsace se pomìrnì nedávno podaøilo objasnit pomocí opacitního mechanismu, který souvisí s prvky skupiny ¿eleza a je úèinný pøi teplotách kolem 2 × 10^5 K. Novìjźí studie ukazují, ¿e pro β Cep hvìzdy neexistuje dobøe de˛novaný vztah mezi periodou, barvou a záøivým výkonem, co¿ patrnì souvisí s tím, ¿e pulsace mnohých β Cep hvìzd nejsou radiální, ale neradiální. Dziembowski a Pamyatnykh (1993) ukázali, ¿e pulsaèní nestabilita typu β Cep nastává skuteènì v té oblasti HR diagramu, kde se β Cep hvìzdy nacházejí. Je tøeba se zmínit, ¿e samotný prototyp skupiny, hvìzda β Cep je rovnì¿ hvìzdou se závojem, má magnetické pole, které se mìní s rotaèní periodou hvìzdy a je slo¿kou dlouhoperiodické dvojhvìzdy ve výstøedné dráze, co¿ m.j. vede ke zdánlivým zmìnám její pulsaèní periody.

13.2.3 Pomalu pulsující B hvìzdy

Asi od poèátku osmdesátých let dvacátého století byly objevovány malé periodické { a èasto také multiperiodické { svìtelné zmìny u hvìzd støedních spektrálních B podtypù kolem B5 s periodami delźími ne¿ β Cep hvìzdy: asi od 1 do 3 dnù. Dziembowski a spol. (1993) teoreticky dokázali, ¿e opacitní mechmismus, který zpùsobuje pulsaèní nestabilitu β Cep hvìzd, vede rovnì¿ k nestabilitì hvìzd støedních B podtypù s periodami od 0,^d4 do 3,^d5 a to se zdá existenci pomalu pulsujících teoreticky vysvìtlovat. Vìc ovźem mù¿e být jeźtì o nìco komplikovanìjźí, neboż nedávné studie ukázaly, ¿e mnoho pomalu pulsujících B hvìzd je slo¿kami spektroskopických dvojhvìzd.

13.2.4 Hvìzdy se závojem

Hvìzdy se závojem (anglicky: Be stars) jsou hvìzdy spektrálních typù O, B èi A, v jejich¿ spektru byly alespoò nìkdy za dobu jejich spektroskopických pozorování zjiźtìny emise v èarách vodíku Balmerovy serie. První dvì byly objeveny ji¿ pøi prvních pozorováních visuálním spektroskopem roku 1867. Jejich charakteristickou vlastností je velká èasová promìnnost na nejrùznìjźích èasových źkálách. V souèasné dobì lze pokládat za dobøe prokázané, ¿e emisní èáry v jejich spektrech vznikají v rozsáhlých obálkách { závojích { které je obklopují a které zøejmì nepravidelnì mizí a po èase se obnovují. Jde o plynné obaly, jejich¿ rozmìry alespoò o øád pøevyźují rozmìry samotných hvìzd. Pøíèina vzniku závojù a nìkteré typy zjiźtìné promìnnosti hvìzd se závojem zùstavají i po pùldruhém století jejich studia záhadou.

Co je o hvìzdách se závojem v souèasnosti známo? Samotné hvìzdy se v naprosté vìtźinì pøípadù vyznaèují velkými rotaèními rychlostmi a statisticky vzato se lze domnívat, ¿e rychle rotují vźechny, t.j. ¿e ty, pro ne¿ pozorujeme nízkou hodnotu promítnuté rotaèní rychlosti v sin i, vidíme zhruba od pólu jejich rotace.

Jsou známy následující typy jejich èasové promìnnosti:

1. Dlouhodobé spektrální zmìny a zmìny jasnosti Dlouhodobé spektrální zmìny hvìzd se závojem jsou velmi nápadným jevem, který od poèátku pøitahoval pozornost mnoha pozorovatelù. Na èasové źkále let a¿ desetiletí (horní hranice není známa vzhledem k tomu, ¿e máme pozorování jen za 130 let) se ve spektrech objevují a mizí emisní èáry. V obdobích bez emisních èar se hvìzdy podobají normálním O, B èi A hvìzdám. Naopak v dobì silných emisí se ve spektrech mohou objevit jeźtì dodateèné absorbèní èáry, které jsou u¿źí, ne¿ èáry fotosferické. Tyto èáry vznikají zøejmì dodateènou absorbcí záøení v tìch èástech závoje, které se promítají na disk samotné hvìzdy. V anglické literatuøe se jim proto øíká "shell lines" t.j. èáry obálky. Pokud pozorujeme hvìzdu spíźe od jejího rovníku, jsou emisní èáry zpravidla dvojité, neboż obálky, ve kterých vznikají, rotují, a my pozorujeme zachycené a znovu vyzáøené záøení jak z èásti obálky, která se k nám pøibli¿uje, tak z té, která se od nás vzdaluje. Intenzity do ˛alova a do èervena posunutých dvojitých vrcholku emisních èar se obvykle oznaèují V a R a v obdobích, kdy je emise pøítomna, lze nìkdy pozorovat cyklické zmìny pomìru jejich intenzit, zvané V/R zmìny, které se odehrávají v cyklech nestejné délky, dlouhých nìkolik let. Pokud mìøíme i radiální rychlost celé emisní èáry na jejích køídlech, zjistíme, ¿e se mìní soubì¿nì s cyklickou V/R zmìnou, a to s amplitudou nìkolika desítek km s^{−1}. Souèasnì se spektrálními zmìnami dochází i ke zmìnám jasnosti a barvy objektu, pøièem¿ lze rozliźit dva mo¿né pøípady: (a) Postupné objevování se emisních èar ve spektru a vznik nového závoje jsou doprovázeny zjasnìním objektu a pohybem od hlavní posloupnosti k veleobrùm v barevném diagramu U − B vs. B − V . V tom pøípadì hovoøíme u positivní korelaci. (b) Vznik závoje je doprovázen poklesem jasnosti objektu a jeho pobybem podél hlavní posloupnosti ke chladnìjźí spektrální podtøídì v U − B vs. B − V diagramu. To je inverzní korelace. Pokud jsou pro danou hvìzdu k dispozici údaje z více období vzniku a zániku závoje, je známo, ¿e nastává v¿dy stejný typ korelace. to podporuje domìnku o tom, ¿e výskyt dvou typù korelací je geometrickým efektem: inverzní korelace nastává tehdy, pozorujeme-li danou hvìzdu zhruba od rovníku. Vznikající chladnìjźí obálka v tom pøípadì hvìzdu zèásti stíní a èiní ji zdánlivì chladnìjźí. Pokud hvìzdu vidíme více od pólu, simulují vnitøní opticky tlusté èásti vznikající obálky zdánlivé narùstaní polomìru hvìzdy.

2. Støednìdobé spektrální zmìny a zmìny jasnosti Støednìdobé zmìny se obvykle odehrávají na źkále týdnù a mìsícù. V nìkterých pøípadech jde o zmìny, které jsou jakousi miniaturní obdobou zmìn dlouhodobých, které mohou mít i stejnou pøíèinu - doèasný vznik slabé obálky. Èasto se vźak pozorují periodické zmìny radiální rychlosti, pomìru V/R, intenzity spektrálních èar i jasnosti. Ty obvykle souvisejí s dvojhvìzdností dané hvìzdy se závojem.

3. Rychlé spektrální zmìny a zmìny jasnosti Rychlé zmìny se odehrávají na źkále od nìkolika málo desetin dne do asi 2-3 dnù, mají zpravidla velmi malé amplitudy a jsou intenzivnì studovány teprve od konce sedmdesátých let 20. století. Jedná se jednak o zmìny pro˛lù spektrálních èar ve formì mìnící se asymetrie a také ve formì putujících vlnek, pohybujících se od ˛alového k èervenému køídlu èáry. Zmìny jasnosti mají amplitudy zpravidla menźí ne¿ 0,^m1. Zdá se, ¿e svìtelné zmìny jsou periodické, s periodami blízkými k rotaèním periodám pøísluźných hvìzd. Svìtelné køivky jsou nesinusové a jejich amplituda a tvar se dlouhodobì mìní. Zmìny pro˛lù jsou rovnì¿ periodické nebo mo¿ná i multiperiodické. Významnou charakteristikou rychlých zmìn je to, ¿e jsou pozorovatelné i v dobì, kdy je daná hvìzda zcela bez emisních èar. O pùvodu rychlých zmìn nepanuje dosud shoda. Èást badatelù je vysvìtluje jako projev neradiálních pulsací, jiní se domnívají, ¿e jde o projev korotujících struktur v plynu nad fotosférou hvìzdy.

Pokud jde o samotný vznik obálek, existuje celá øada hypotéz, které se je pokouźejí vysvìtlit. Vźechny se ale dosud setkávají s problémy a ¿ádná z nich nebyla dosud universálnì pøijata. Uveïme si alespoò ètyøi pracovní modely, které se v souèasnosti nejèastìji uva- ¿ují:

• Model rotaèní nestability Struve (1931) poukázal na existenci korelace mezi źíøkou emisních èar a pozorovanou hodnotou v sin i a vyslovil domnìnku, ¿e obálky vznikají rotaèní nestabilitou na rovníku hvìzd se závojem. Jeho hypotéza ale nevysvìtluje dlouhodobou èasovou promìnnost závojù. Kromì toho se zdá, ¿e hvìzdy se závojem dosahují jen asi 70 % kritické rotaèní rychlosti - viz Porter (1996).

• Dvojhvìzdný model Køí¿ a Harmanec (1975) pøiźli s domnìnkou, ¿e závoje jsou ve skuteènosti akreèními disky a vznikají pøítokem plynu z druhé slo¿ky ve dvojhvìzdách. Jejich hypotéza vysvìtluje pøirozeným zpùsobem vysoké rotaèní rychlosti hvìzd se závojem jako dùsledek pøenosu úhlového momentu dopadající hmoty, dále støednìdobé zmìny a mù¿e vysvìtlit i zmìny dlouhodobé. Podvojnost mnoha hvìzd se závojem se ale nepodaøilo prokázat a u nìkterých dobøe studovaných objektù lze dokonce pøítomnost sekundáru, který by zaplòoval Rocheovu mez, zcela vylouèit.

• Hypotéza rotací stlaèovaného hvìzdného vìtru Bjorkman a Cassinelli (1993) pøiźli s domnìnkou, ¿e závoje vznikají z hvìzdného vìtru, který je u rychle rotujících hvìzd podle jejich výpoètù stlaèován do roviny rovníku. Podrobnìjźí výpoèty ale ukazují, ¿e jejich mechamismus nedává dostateènì husté závoje, které by mohly vést ke vzniku pozorovaných emisních èar.

• Pulsaèní hypotéza Zastánci pulsaèního modelu rychlých zmìn vyslovili domnìnku, ¿e k vyvrhování plynu by v rovníkových oblastech hvìzd se závojem mohlo docházet ve chvílích, kdy se sejde ve fázi nìkolik módù neradiálních pulsací, tak¿e dodají kinetickou energii potøebnou k dosa¿ení kritické rychlosti - viz napø. Rivinius a spol. (1998). Jejich argument je zalo¿en na analýze dat hvìzdy μ Cen pozorovatelné pouze z ji¿ní oblohy. O to, zda jsou rychlé zmìny této hvìzdy skuteènì multiperiodické, se ale dosud vedou urèité spory a jejich hypotézu je ponìkud brzo hodnotit.

Vývojové stadium hvìzd se závojem není vyjasnìno. Zdá se dokonce, ¿e celý jev není vázán na konkrétní vývojové stadium. Hvìzdy se závojem se vyskytují jak mezi mladými hvìzdami v blízkosti hlavní posloupnosti nulového vìku, tak mezi vyvinutými obry a veleobry. To by do urèité míry nasvìdèovalo tomu, ¿e mechanismus vzniku závojù je externí { jak to pøedpokládá napø. dvojhvìzdná hypotéza. Podle nedávných pozorování hvìzd se závojem v rùzných hvìzdokupách se vźak zdá, ¿e existuje korelace mezi procentuálním zastoupením hvìzd se závojem v kupì a obsahem tì¿kých prvkù. Více hvìzd se závojem se pozoruje v kupách s nízkým obsahem tì¿- kých prvkù. Maeder a Meynet (2001, práce v tisku) zjistili, ¿e pro rotující modely s nízkým obsahem kovù se podmínky pro dosa¿ení kritické rotace bìhem vývoje zlepźují { na rozdíl od modelù spoèítaných pro Z = 0,02. To by mohlo výźezmínìnou korelaci vysvìtlovat a naznaèovat, ¿e závoje vznikají vyvrhováním materiálu hvìzdy samotné.

13.3 Hvìzdy spektrálních typù A a F

Hvìzdy spektrálního typu A se vyznaèují optickými spektry, v nich¿ dominují silné èáry vodíku, chybí ji¿ èáry helia a jsou pøítomny èáry mnoha ionizovaných kovù (Fe II, Ti II, Cr II atd.). Pro objekty na hlavní posloupnosti se jedná o rozsah hmotností od 1,5 do 2,2 m_⊙, polomìrù od 1,6 do 2,1 R_⊙ a efektivních teplot od 6950 do 9400 K.

Hvìzdy spektrálního typu F se vyznaèují optickými spektry, u nich¿ jsou èáry vodíku podstatnì slabźí, ne¿ u A hvìzd, i kdy¿ stále ve spektrech dominují. V jejich spektrech se pozoruje oproti A hvìzdám také daleko více èar kovù. Pro objekty na hlavní posloupnosti se jedná o rozsah hmotností od 1,15 do 1,5 m_⊙, polomìrù od 1,25 do 1,6 R_⊙ a efektivních teplot od 5900 do 6950 K.

Rozsah tìchto parametrù pro hvìzdy tøíd A a F je tedy ve srovnání s teplejźími hvìzdami B a O podstatnì menźí.

Mezi hvìzdami typu A nalézáme kromì ‘normálních’ hvìzd hlavní posloupnosti hvìzdy výraznì chemicky pekuliární a také významné tøídy pulsaènì nestabilních hvìzd, které mají pøesah i do spektrálního typu F. Velmi dobrý pøehled fenomenologicky zavedených tøíd a jejich vzájemné souvislosti publikoval Kurtz (2000).

13.3.1 Am hvìzdy (CP1 hvìzdy)

Am hvìzdy èi metalické A hvìzdy pøedstavují jednu z významných skupin chemicky pekuliárních hvìzd. Jejich výskyt je omezen právì na spektrální typ A a jejich charakteristikou je, ¿e zatímco èáry ionizovaného vapníku Ca II odpovídají rané spektrální podtøídì A zatímco ostatní èáry kovù odpovídají pozdní A podtøídì nebo dokonce spektrálnímu typu F a èáry vodíku odpovídají nìjaké støední podtøídì mezi obìma extrémy. Barevné indexy Am hvìzd v (U − B) vs. (B − V ) diagramu odpovídají zhruba stejné podtøídì jako èáry vodíku a rovnì¿ efektivní teplota Am hvìzd odpovídá nejlépe jejich spektrálnímu typu podle H I èar. Am hvìzdy tvoøí skupinu pekuliárních hvìzd, pro nì¿ se nepozoruje pøítomnost globálního magnetického pole. Pøi studiu vysokodispersních spekter bylo zjiźtìno, ¿e \horkou Am" hvìzdou je také Sirius A se spektrálním typem A0.

Nìkteøí autoøi zavedli rovnì¿ popisný typ δ Del hvìzdy k oznaèení vývojovì starźích Am hvìzd s luminositními tøídami IV a III. Jiní badatelé upozornili na to, ¿e tato tøída je znaènì nehomogenní. Vyskytuje se rovnì¿ oznaèení ρ Pup hvìzdy pro podobøí a obøí A5m a¿ F5m hvìzdy. U nìkterých z tìchto hvìzd byly nalezeny zmìny jasnosti svìdèící o pulsacích.

Conti (1970) shrnul vlastnosti Am hvìzd a navrhl pou¿ít fyzikálnìjźí de˛nici. Podle nìj se jedná o hvìzdy chemicky pekuliární a to takové, které mají ve svých atmosférách buï nedostatek Ca (èi také Sc) nebo pøebytek prvkù skupiny ¿eleza a tì¿źích. Jedná se zásadnì o objekty na hlavní posloupnosti a bylo rovnì¿ zjiźtìno, ¿e u nich nedochází k ¿ádným fyzikálním zmìnám jasnosti. Zejména díky Abtovým systematickým studiím bylo rovnì¿ zjiźtìno, ¿e vìtźina, a mo¿ná i vźechny Am hvìzdy jsou dvojhvìzdami. Naopak vźechny dvojhvìzdy se slo¿kami spektrálního typu A a s periodami pod 2,^d5 jsou Am hvìzdami. Debernardi a spol. (2000) systematicky hledali spektroskopické dvojhvìzdy mezi Am hvìzdami ve hvìzdokupách Hyády a Praesepe a publikovali pro celou øadu z nich dráhové elementy. Dvojhvìzdy s obì¿nými periodami pod 8,^d5 mají vźechny kruhové dráhy. Je také zajímavé, ¿e v HR diagramu le¿í vźechny Am hvìzdy z tìchto hvìzdokup v dobøe de˛novaném pásu nad hlavní posloupností samotné hvìzdokupy. Am hvìzdy vesmìs pomalu rotují, co¿ mù¿e být v øadì pøípadu zpùsobeno právì jejich podvojností.

Zatím nejslibnìjźím vysvìtlením jejich vzniku se zdá teorie záøivé difuse publikovaná Michaudem (1970). Michaud ukázal, ¿e v atmosférách hvìzd s velmi stabilními atmosférami mù¿e bìhem vývojovì krátké doby (asi 10^4 a¿ 10^6 let) dojít k diferenciální separaci chemických elementù. Ty ionty, jejich¿ zrychlení tlakem záøení je vìtźí ne¿ jejich váha v dané atmosféøe, se udr¿ují na povrchu hvìzdy, zatímco jiné, napø. helium, klesnou do nitra hvìzdy. Obecnì øeèeno jsou gradientem tlaku záøení nadlehèovány tì¿źí prvky s velkým poètem spektrálních èar a naopak lehké a relativnì hodnì v atmosféøe zastoupené prvky s malým poètem èar v atmosféøe postupnì klesají. Tomu, aby se záøivá difuse mohla uplatnit, mù¿e u Am hvìzd napomoci jejich pomalá rotace a fakt, ¿e u nich neexistují hluboké podpovrchové konvektivní zóny, tedy procesy, které v jiných pøípadech vedou k systematickému promíchavaní chemických elementù. K vysvìtlení pulsací ρ Pup hvìzd se pøedpokládá, ¿e bìhem vývoje od hlavní posloupnosti nulového vìku se i pøes vliv záøivé difuse dostala postupnì zóna ionizace He II do oblastí, kde znovu mohla vyvolat dostateènì úèinnì pulsaèní nestabilitu.

13.3.2 Ap hvìzdy

Toto oznaèení se pou¿ívá pro hvìzdy spektrálnímu typu A na hlavní posloupnosti, které mají neobvykle silné èáry nìkterých kovù a zpravidla té¿ mìøitelné globální (èasto zhruba dipólové) magnetické pole o síle stovek a¿ desetitisíc G. Jsou známy Ap SrCrEu hvìzdy, které se vyskytují v rozsahu spektrálních typù od A3 do F0, a Ap Si hvìzdy, pozorované mezi B8 a A2. Pro tyto hvìzdy se obvykle pozorují periodické { ale obecnì nesinusové { zmìny jasnosti, intensity magnetického pole a intensity èar kovù s periodou rovnou rotaèní periodì dané hvìzdy. Metodami dopplerovské tomogra˛e pro nì bylo zjiźtìno nerovnomìrné rozlo¿ení chemických elementù po povrchu hvìzdy, a to ve vazbì na magnetické pole. Je zajímavé, ¿e orientace magnetického dipólu je obecnì jiná, ne¿ orientace rotaèní osy hvìzdy. Modelováním zmìn s rotaèní periodou je mo¿no zjiźżovat základní fyzikální vlastnosti Ap hvìzd. Jejich anomální chemické slo¿ení bývá nejèastìji opìt vysvìtlováno vlivem záøivé difuse pøi stabilizujícím úèinku globálního magnetického pole. Hypotéza záøivé difuse vysvìtluje i to, ¿e Ap hvìzdy nejsou zpravidla pulsaènì nestabilní, helium toti¿ klesne hluboko do nitra hvìzdy a opacitní mechanismus vzniku pulsací v zónách ionizace helia tak ztrácí svou úèinnost.

Kurtz (1982) vźak pøiźel s objevem tak zvaných roAp hvìzd, chladných Ap SrCrEu hvìzd, které pulsují s velmi krátkými periodami mezi asi 6 a¿ 15 minutami a s malými amplitudami svìtelných zmìn pod 0,^m016. U nìkterých z nich jsou tyto pulsace multiperiodické. Jde o neradiální pulsace vysokých harmonických módù podél osy magnetického pole. V dùsledku toho jsou pozorované amplitudy pulsací modulovány s rotaèní periodou hvìzdy. Tyto pulsace jsou pravdìpodobnì vybuzeny v zónì ionizace vodíku.

Novìji zavedenou skupinou chemicky pekuliárních hvìzd jsou λ Boo hvìzdy, které mají spektrální typ podle èar vodíku mezi A0 a F0, èára vápníku Ca II K odpovídá typu A0 nebo o nìco pozdnìjźímu, a èáry kovù, zejména Mg II 448,1 nm, jsou velmi slabé. Nízké zastoupení mají prvky skupiny ¿eleza, zatímco lehké elementy mají prakticky normální pomìrné zastoupení. Detailní NLTE studie ukazují, ¿e uhlík je zastoupen ménì ne¿ kyslík a ¿e existuje antikorelace mezi zastoupením uhlíku a kyslíku na jedné, a køemíku na druhé stranì. To se zdá být ve shodì s teorií difuse obohacené o myźlenku akrece mezihvìzdné látky. Na druhé stranì bylo ale zjiźtìno, ¿e mnoho λ Boo hvìzd patøí mezi pulsující δ Sct hvìzdy { viz ní¿e.

13.3.3 δ Scuti hvìzdy

Jednotné oznaèení pro skupinu pulsujících hvìzd spektrálních typù A a F, které se nacházejí v pásu nestability v HR diagramu a mají pulsaèní periody kratźí ne¿ 0,^d3, zavedl Breger (1979), který ukázal, ¿e rozliźování na rùzné døíve zavedené a popisnì de˛nované kategorie nemá fyzikální opodstatnìní.^2 Vzhledem ke krátkosti period tìchto hvìzd a malé jasnosti vìtźiny z nich nebylo snadné pro nì v éøe fotogra˛cké spektroskopie poøídit spektra s dostateèným fázovým rozliźením a proto byla vìtźina z nich objevena díky fotometricky nalezeným zmìnám jasnosti. Amplitudy zmìn jasnosti se pohybují v źirokém rozmezí od prahu detekce (asi 0,^m01) a¿ po 0,^m8 a nìkdy jsou v èase promìnné. Svìtelné køivky jsou buï zhruba sinusové nebo s více maximy. Pro mnohé δ Sct hvìzdy byla nalezena multiperiodicita { pozorované zmìny jsou výslednicí více periodických zmìn s rùznými periodami. V pøípadech, kdy se podaøilo pozorovat

2V literatuøe existovala v této oblasti dosti znaèná pestrost pojmosloví. Nìkteøí autoøi nazývali krátkoperiodické promìnné trpaslièími cefeidami, jiní tento název u¿ívali pouze pro promìnné s amplitudou zmìn vìtźí ne¿ 0,m3. Jiní oznaèovali promìnné s velkými amplitudami jako RRs hvìzdy èi hvìzdy typu AI Vel. Objevilo se i oznaèení ultrakrátkoperiodické promìnné, to ale vede k nedorozumìní, neboż tak jsou oznaèovány promìnné se sekundovými periodami zmìn. Pùvodní oznaèení trpaslièí cefeidy se také nezdá vhodné, neboż jde v øadì pøípadù o podobøí èi obøí hvìzdy.

i zmìny radiální rychlosti, existuje mezi maximem svìtelné køivky a minimem køivky radiální rychlosti fázový posun asi 0,^P1. typický pomìr amplitud obou køivek èiní 92 km s^{−1} mag^{−1}. δ Sct hvìzdy na hlavní posloupnosti mají periody kolem 1 hodiny a amplitudy jejich svìtelných køivek jsou malé, 0,^m02 nebo menźí. δ Sct hvìzdy s vìtźí svítivostí, podobøi a obøi, mají delźí periody a èasto i vìtźí amplitudy svìtelných zmìn. Je ovźem tøeba øíci, ¿e pouze asi jedna tøetina hvìzd, které se nacházejí v dolní èásti pásu pulsaèní nestability v HR diagramu jsou δ Sct hvìzdy. Detekce pulsací závisí i na rotaèní rychlosti a chemickém slo¿ení hvìzd, pøesto se zdá, ¿e musí existovat jeźtì dalźí faktory, které ovlivòují, zda daná hvìzda bude pozorovatelným zpùsobem pulsaènì nestabilní nebo ne, abychom pozorovaný pomìr mezi pulsujícími a nepulsujícími hvìzdy v pásu nestability mohli beze zbytku vysvìtlit. Meze pásu nestability v efektivní teplotì jsou 7500-8800 K na hlavní posloupnosti nulového vìku a 6950 K pro M_V = 1,^m7 a¿ 8400 K pro M_V = 0,^m65.

Breger (1979) a Breger, Stockenhuber (1983) a nejnovìji Rodríguez a Breger (2001) shromá¿dili údaje o jasnostech, pulsaèních periodách a dalźích fyzikálních vlastnostech δ Sct hvìzd a pøíbuzných objektù. Nalezli m.j. dobøe de˛novaný vztah záøivý výkon { barva { perioda ve tvaru

M_V = −3, 052 log P + 8, 456(b − y) − 3, 121. (447)

S pou¿itím podobného pozorovacího materiálu odvodili López de Coca a spol. (1990) empirický vztah pro periodu základního módu ve tvaru

log P = −0, 300M_{bol} − 3, 195 log T_{e¸} + 11, 90. (448)

Odhadneme-li pulsaèní periodu A5 hvìzdy na hlavní posloupnosti podle základního vztahu (435), dostaneme hodnotu 1,62 hodiny, podle zpøesnìného vztahu (438) vyjde 1,10 hodiny, opìt ve velmi dobré shodì s pozorováním.

Breger (1983) doźel rovnì¿ k závìru, ¿e ve statistickém smyslu existuje dobrá shoda mezi pozorováními δ Sct hvìzd ve hvìzdokupách o známém vývojovém stáøí a jejich prùmìrnými periodami. Jak toti¿ plyne z rovnic (435) èi (438), je pulsaèní perioda pøímo úmìrná polomìru pulsující hvìzdy. Proto¿e bìhem vývoje na hlavní posloupnosti polomìr hvìzdy pozvolna roste, lze oèekávat, ¿e prùmìrné pulsaèní periody periody δ Sct hvìzd v jednotlivých kupách budou tím delźí, èím je hvìzdokupa starźí. To se statisticky skuteènì pozoruje. Breger a Pamyatnykh (1998) se pokusili zjistit, zda lze nalézt shodu mezi pøedpovìdí teorie hvìzdného vývoje a pozorováním sekulárních zmìn period jednotlivých δ Sct hvìzd. Zjistili, ¿e pozorované zmìny period vykazují statisticky podobný poèet pozvolného narùstaní a pozvolného poklesu pulsaèní periody, pøièem¿ rychlost zmìny je asi o øád vyźźí, ne¿ oèekávaný sekulární rùst periody v dùsledku vývojových zmìn. Jinak øeèeno, pozorované zmìny jsou dùsledkem jiných procesù, které patrnì nesouvisí s vývojem δ Sct hvìzd a na podobný test vývojové teorie jsou stávající øady pozorování jeźtì pøíliź krátké.

Celkovì mù¿eme øíci, ¿e δ Sct hvìzdy lze pøi souèasných znalostech kvalitativnì dobøe vysvìtlit jako objekty vyvíjející se od hlavní posloupnosti v dolní èásti pásu nestability, který souvisí s ionizaèními zónami vodíku a helia. Jistou èást z nich mohou tvoøit i hvìzdy, které teprve kontrahují k hlavní posloupnosti nulového vìku. To vźak nemù¿e plnì vysvìtlit, proè se v pøísluźné èásti HR diagramu pozororuje kromì δ Sct hvìzd také tak velký poèet nepulsujících A a F hvìzd. Konkrétnì pro δ Sct hvìzdy je podle nejnovìjźích studií pro vznik pulsací rozhodující zóna ionizace He II.

13.3.4 SX Phe hvìzdy

Hvìzdy typu SX Phe jsou patrnì analogií δ Sct hvìzd pro objekty Populace II, t.j. starźí generace hvìzd. Mají ni¿źí obsah tì¿kých prvkù, patøí ke kulové slo¿ce Galaxie a vyznaèují se velkými prostorovými rychlostmi. Jejich pulsaèní periody jsou krátké, ve vìtźinì pøípadù kratźí ne¿ 0,^d08. Jejich vývojové stadium vźak v souèasnosti zùstává záhadou. Takto staré hvìzdy s efektivními teplotami kolem 8500 K by toti¿ mìly být u¿ dávno vyvinuty mimo oblast hlavní posloupnosti v HR diagramu. Existují proto dohady, ¿e mù¿e jít o objekty ve vývojovém stadiu pozdìjźím ne¿ stadium obrù nebo ¿e se jedná o dvojhvìzdy, které se slily v jednu hvìzdu.

13.3.5 γ Dor hvìzdy

γ Dor hvìzdy jsou velmi novì objevenou skupinou hvìzd. Jde o hvìzdy spektrálního typu F, které vykazují zmìny jasnosti a radiálních rychlostí s periodami delźími, ne¿ δ Sct hvìzdy: od 0,^d3 do 2,^d0, pøièem¿ obì køivky jsou prakticky ve fázi. Amplituda svìtelných zmìn je zpravidla pouze nìkolik málo setin hvìzdné velikosti. γ Dor hvìzdy se nacházejí zèásti na chladném konci dolní èásti pásu nestability, zèásti vnì nìj smìrem k ni¿źím efektivním teplotám. Spektrálnì jde o hvìzdy luminostiních tøíd V-IV. Vìtźina badatelù se nyní kloní k tomu, ¿e se jedná o pulsující hvìzdy, neboż u nìkterých byly nalezeny multiperiodické zmìny, mechanismus vzniku pulsací vźak dosud nebyl objasnìn.

13.3.6 Li a Be u F a G hvìzd

Lithium a berylium jsou velmi citlivým indikátorem toho, jak hluboko smìrem do cetra hvìzdy zasahují podpovrchové konvektivní zóny u F a G hvìzd. Sluèovací reakce lithia probíhají ji¿ pøi teplotì asi 2, 5 × 10^6 K, berylia pøi asi 3, 5 × 10^6 K. Pokud tedy konvektivní zóna dosahuje a¿ do hloubek, kde jsou ve hvìzdì potøebnì vysoké teploty, bude obsah Li a Be v atmosférách takových hvìzd znaènì nízký. K analýze ve spektrech se nejèastìji u¿ívají resonanèní dvojice èar Li I 670,776 a 670,791 nm a Be II 313,042 a 313,107 nm. V atmosféøe Slunce je pomìrný obsah Li nízký, Li/H = 10^{−11}, zatímco typické maximum pro hvìzdy populace I je Li/H = 10^{−9}. Pomìrný obsah berylia je nízký shodnì pro Slunce i hvìzdy populace I: Be/H ∼ 10^{−11}.

Studium obsahu lithia ve hvìzdokupách ukazuje nìkteré zajímavé souvislosti. Pro celou øadu hvìzdokup byla nalezena zøetelná závislost obsahu lithia na efektivní teplotì, pro hvìzdy kolem F5 je patrný silný pokles s minimem u efektivní teploty asi 6700 K, poté rùst k ni¿źím teplotám s maximem kolem 6300 K a poté opìt plynulý pokles smìrem ke chladnìjźím hvìzdám. Lokální minimum kolem 6700 K se vźak nevyskytuje u mladých hvìzdokup jako jsou Plejády èi α Per a zdá se tak, ¿e k dramatickému poklesu v obsahu lithia v atmosférách F hvìzd kolem podtøídy F5 dochází mezi vývojovým vìkem 5 × 10^7 a 5 × 10^8 let. Celá vìc je ale zøejmì slo¿itìjźí, neboż asi pro polovinu F hvìzd, které se nenacházejí ve hvìzdokupách, je obsah lithia Li/H = 10^{−9} a k ¿ádnému poklesu u nich nedochází, aèkoliv jejich vývojový vìk se odhaduje asi na 1 − 2 × 10^9 let. To znamená, ¿e na rozsah konvektivní zóny musí mít vliv jeźtì jiné faktory, ne¿ jen vývojový vìk. Pro Hyády existuje náznak souvislosti mezi vyèerpáním lithia a rotaèní rychlostí pøísluźných F hvìzd. Michaud se sna¿il objasnit nedostatek lithia kolem spektrálního typu F5 teorií záøivé difuse. Jeho výpoèty skuteènì ukazují, ¿e u tìchto hvìzd mù¿e docházet ke klesání lithia smìrem do nitra hvìzdy, ale celý proces probíhá pøíliź pomalu, ne¿ aby se mohl projevit u¿ v Hyádách. Existují té¿ úvahy o mo¿né roli malé ztráty hmoty z atmosfér F hvìzd a o roli meridionální cirkulace.

Studium berylia u stejných F hvìzd v Hyádách ukázalo shodný a normální obsah berylia, z èeho¿ lze vyvodit, ¿e dolní hranice konvektivních zón u tìchto hvìzd zasahuje do oblastí s teplotami nad 2, 5 × 10^6 K, ale nedosahují a¿ k teplotám 3, 5 × 10^6 K.

13.4 G, K a M hvìzdy

Spoleèným znakem chladných hvìzd spektrálních typù G, K a M je existence hlubokých podpovrchových konvektivních zón, které vedou m.j. ke vzniku chromosfér a korón. Rozsah základních charakteristik pro hvìzdy hlavní posloupnosti je následující:

G hvìzdy:

M = 0,91 { 1,16 m_⊙, R = 1,01 { 1,25 R_⊙, T_{e¸} = 5200 { 5900 K;

K hvìzdy:

M = 0,45 { 0,91 m_⊙, R = 0,52 { 1,01 R_⊙, T_{e¸} = 3900 { 5200 K;

M hvìzdy:

M = 0,10 { 0,45 m_⊙, R = 0,12 { 0,52 R_⊙, T_{e¸} = 2600 { 3900 K.

13.4.1 Projevy a èasová promìnnost hvìzdných chromosfér

Chromosféra byla objevena nejprve u Slunce a pozdìji na základì rùzných typù pozorování i u chladných hvìzd. Jedná se o pomìrnì øídkou { a alespoò v pøípadì Slunce i nepøíliź rozsáhlou { vrstvu, která se vyznaèuje vyźźí teplotou, ne¿ je teplota pod ní le¿ící fotosféry. Tlouźżka sluneèní chromosféry èiní asi 10^4 km. Vzhledem k vyźźí teplotì se chromosféra projevuje podobnì jako rozsáhlé plynové závoje horkých hvìzd: pøítomností emisních èar ve spektru. Nad chromosférou se nachází jeźtì mnohem øidźí a geometricky rozsáhlejźí koróna, která plynule pøechází do prostoru. Záøení koróny je nepatrné proti záøení sluneèního disku a proto lze korónu pøímo pozorovat buï pøi úplných sluneèních zatmìních nebo z kosmického prostoru. V èásti sluneèní koróny se pozorují emisní èáry ¿eleza a dalźích prvkù ve velmi vysokých stupních ionizace, co¿ svìdèí o tom, ¿e ionizaèní teplota v korónì dosahuje teploty a¿ 10^6 K. Existence teplotní inverze s rostoucí vzdáleností od støedu hvìzdy se vysvìtluje dynamickým zahøíváním v dùsledku mohutných konvektivních pohybù. Konvektivní proudy vyvolávají rázové zvukové vlny, jejich¿ kinetická energie je úmìrná hustotì a ètverci rychlosti. Hustota se vzdáleností klesá, rychlost roste a do chromosféry a koróny se tak dostává velké mno¿ství kinetické energie, z ní¿ se jen nepatrná èást vyzáøí a vìtźina se pou¿ije na silné zvýźení teploty.

Experimentální dùkazy existence chromosfér a korón lze podle rostoucí vzdálenosti od støedu hvìzdy srhnout takto:

Na I D èáry 588,9 a 589,5 nm: V této dvojici absorbèních èar lze ve sluneèním spektru pozorovat rychlostní strukturu spodní èásti chromosféry. Také u nìkterých jasných veleobrù tøídy G a K se pozorují dodateèné, do ˛alova posunuté absorbce u této dvojice sodíkových èar, svìdèící o jejich okolohvìzdném pùvodu.

Trojice Ca II èar v infraèervené oblasti u 849,8, 854,2 a 866,2 nm: V této trojici absorbèních èar se u hvìzd s chromosférami pozorují asymetrie èi slabé zaplnìní jader èar emisí. Radiální rychlost se liźí od radiální rychlosti fotosferických èar. (Pro zajímavost: tato trojice èar se pozoruje v emisi pro øadu silnì interagujících dvojhvìzd, jejich¿ primáry jsou hvìzdy se závojem.)

Èáry vodíku Balmerovy serie: U chladných hvìzd s chromosférami se pororují neèekanì silné a źiroké èáry vodíku, odpovídající vyźźí teplotì ne¿ je efektivní teplota pøísluźných hvìzd. Kromì toho je napø. u M1Ia hvìzdy α Ori Hαpro˛l posunut vùèi fotosféøe do ˛alova. U veleobrù tøídy K a zvláźtì jasných veleobrù tøíd F a G se pozoruje i do ˛alova posunutá a èasovì promìnná Hαemise. U obøích hvìzd populace II se pozorují asymetrické dvojité Hαemise.

Emisní jádra èar Ca II K a H u 393,3 a 396,8 nm: Èáry ionizovaného vápníku jsou u chladných hvìzd silné a źiroké a v jejich jádru lze i na fotogra˛ckých spektrech pozorovat emisní slo¿ku, zpravidla u hvìzd, které se v HR diagramu nacházejí vpravo od pásu nestability cefeid. Pozorují se u hvìzd spektrálního typu F a chladnìjźích.

Emisní jádra dvojic èar Mg II u 279,55 a 280,27 nm a u 279,08 a 279,80 nm: Èáry ionizovaného hoøèíku v blízké ultra˛alové oblasti mají obvykle vùèi fotosféøe lepźí kontrast a emise v jejich jádrech jsou tak lépe patrné. Pozorují se prakticky pro vźechny hvìzdy hlavní posloupnosti chladnìjźí ne¿ F2 a dokonce pro Altair se spektrem A7IV-V a pro vźechny obry a veleobry vpravo od pásu nestability.

Emisní jádra èáry Lyα u 121,57 nm: Emisní pro˛ly vodíkové èáry Lyα byly poprvé pozorovány pomocí dru¿ice OAO3 { jde opìt o centrální emisní jádro.

Emisní èáry O I, C II, C IV a Si IV v UV oboru: Emisní pro˛ly tìchto èar se pozorují pro øadu chladných hvìzd a svìdèí o teplotách

10^4 a¿ 2 × 10^5 K.

Mìøitelné záøeni v rentgenovém oboru spektra: Rentgenové záøení bylo dru¿icí Einstein (HEAO-2) zjiźtìno pro hvìzdy hlavní posloupnosti vźech spektrálních typù a pro nìkteré G a K obry. Naprosto se ale nedaøí nalézt mìøitelné rentgenové záøení pro nejchladnìjźí obry a veleobry v pravé horní èásti HR diagramu, pro G a¿ M veleobry a obry chladnìjźí ne¿ K2. Zdá se, ¿e tyto hvìzdy nemají horké koróny. Zároveò bylo ale zjiźtìno, ¿e intensita záøení v rentgenovém oboru není jednoznaènì dána spektrálním typem a luminositní tøídou dané hvìzdy. Zdá se, ¿e rentgenové záøení souvisí s pøítomnosti magnetických polí podobných sluneèním. Vznik magnetických polí u Slunce a chladných hvìzd se vysvìtluje obvykle mechanismem dynama pùsobícího v konvektivních zonách. Cirkulace mù¿e být pøirozenì ovlivnìna i rotací hvìzd. Pozorování svìdèící o zøetelné korelaci mezi intensitou rentgenového záøení a rotaèní rychlostí hvìzd v rozmezí spektrálních typù F7 a¿ M5 se zdají tuto domnìnku potvrzovat.

Pozorování hvìzdným vìtrem rozźíøených chromosfér u nìkterých zákrytových dvojhvìzd s chladnou veleobøí slo¿kou ukazují, ¿e jde o geometricky rozsáhlé obálky o rozmìrech nìkolikrát pøevyźujících rozmìry samotných hvìzd.

Nejdelźí pozorovací øady svìdèící o èasové promìnnosti hvìzdných chromosfér existují celkem pøirozenì pro Ca II K emise v jádøe. Ukazuje se, ¿e patrnì vźechny chromosféry jsou èasovì promìnné na èasových źkálách od minut a¿ po staletí. Krátkodobé zmìny zvìtźují zpravidla amplitudu zmìn s rùstem intensity emisní èáry. Pro nìkolik desítek hvìzd spektrálních typù G2 a pozdìjźích byly pozorovány nìkolikaleté cykly ve zmìnách intensity emise, pøipomínající jedenactiletý cyklus sluneèní. Rychlé zmìny souvisejí v mnoha pøípadech s rotací pøísluźných hvìzd, co¿ svìdèí o pøítomnosti skvrn. Dlouhé cykly podobné sluneèním se zøejmì pozorují pouze u hvìzd s rotaèními periodami delźími ne¿ 20 dní.

Výskyt chromosférické aktivity lze posuzovat i podle typu hvìzd, pro nì¿ se pozoruje. Jedná se o následující tøídy hvìzd:

Hvìzdy typu UV Ceti: Tyto hvìzdy byly de˛novány jako skupina M3Ve a¿ M6Ve hvìzd, u kterých dochází k obèasným prudkým zjasnìním o 1 a¿ 6 hvìzdných velikostí, pøièem¿ zjasnìní nastane bìhem nìkolika sekund èi nejvýźe nìkolika málo desítek sekund a celé zjasnìní trvá 10 a¿ 50 minut. Mnozí autoøi vźak pojímali tuto de˛- nici volnìji a zaøazovali mezi typ UV Cet vźechny chladné hvìzdy, u nich¿ dochází k obèasným eruptivním zjasnìním pøipomínajícím sluneèní erupce ve velkém. Fotometrická pozorování tìchto hvìzd mimo období zjasnìní v nìkterých pøípadech prokázala pøítomnost svìtelných zmìn s periodu rotace, tedy opìt cosi pøipomínající hvìzdné skvrny.

Hvìzdy typu BY Dra: Tyto hvìzdy byly de˛novány jako podskupina hvìzd typu UV Cet (v obecnìjźím pojetí). Zaøazují se mezi nì hvìzdy hlavní posloupnosti spektrálních typù K a M s emisemi jak v èarách vodíku, tak v èarách Ca II a s periodickými svìtelnými zmìnami o malé amplitudì do 0,^m1 a s periodami nìkolik dní. Je známo asi 20 takových hvìzd. Bopp a Fekel (1977) zjistili, ¿e u zhruba poloviny vźech známých BY Dra hvìzd (vèetnì BY Dra samotné) lze prokázat, ¿e se jedná o spektroskopické dvojhvìzdy, ve vìtźinì pøípadù s obìma slo¿kami pozorovatelnými ve spektru. U vìtźiny známých dvojhvìzd je perioda rotace a obìhu synchronizována. BY Dra sama se pohybuje ve výstøedné dráze a pozoruje se u ní t.zv. pseudosynchronizace vlivem vìtźí pøita¿livé síly v periastru.

Hvìzdy typu RS CVn: Jedná se o dvojhvìzdy s obì¿nými periodami od 1 do 14 dnù se synchronizovanými periodami rotace a obìhu a s teplejźími slo¿kami spektrálních typù F èi G v blízkosti hlavní posloupnosti, u kterých se aspoò mimo zákryty pozorují silné emisní èáry Ca II a svìtelné zmìny s rotaèní periodou zpùsobené pøítomností skvrn na jejich povrchu. V pøípadì zákrytových dvojhvìzd se tyto svìtelné zmìny sèítají se zmìnami v dùsledku zákrytù a projevují se deformacemi zákrytových køivek. Dlouhodobá pozorování tìchto hvìzd prokázala, ¿e skvrny postupnì migrují jako u Slunce, tak¿e fázování i sám vzhled svìtelných køivek se dlouhodobì mìní. Jednou z nejvíce studovaných RS CVn hvìzd je zákrytová dvojhvìzda AR Lac, u které se chromosferická aktivita pozoruje pro obì slo¿ky dvojhvìzdy, jejich¿ spektrální typy jsou K0IV a G2IV. existují i velmi detailní pozorování rentgenového záøení z obou slo¿ek a model lokalizace korón u nich. Jinou hojnì studovanou RS CVn hvìzdou je V711 Tau, pro ní¿ byly objeveny rychlé zmìny pro˛lù èar, podobné putujícím vlnkám u horkých hvìzd, a pro ní¿ byla poprvé pou¿ita metoda dopplerovské inverze pozorovaných zmìn pro˛lù èar (Doppler imaging). Pomocí ní lze nazávisle v rùzných obdobích sledovat migraci skvrn na povrchu podobných hvìzd.

Tìsné dvojhvìzdy typu W UMa: Jedná se o dotykové dvojhvìzdy s krátkými obì¿nými periodami a se slo¿kami obvykle podobných a pozdních spektrálních typù a se svìtelnými køivkami, které se mìní plynule bìhem celé obì¿né periody.

Hvìzdy typu FK Com: Jedná se o osamocené hvìzdy spektrálních typù G { K s promítnutými rotaèními rychlostmi kolem 100 km s^{−1}, co¿ je u tak chladných hvìzd velice vysoká hodnota. Jejich hlavní charakteristikou je pøítomnost emisních èar, èasto silnìjźích, ne¿ jaké se pozorují pro RS CVn dvojhvìzdy. Pozorují se u nich rovnì¿ svìtelné zmìny s amplitudou 0,^m1 { 0,^m2 a s periodami nìkolik dnù, patrnì opìt jejich rotaèními periodami. Nevykazují ¿ádné zmìny radiální rychlosti. Zmìny jejich dvojitých Hα emisních pro˛lù vykazují V/R zmìny s periodou svìtelných zmìn, èím¿ se podobají horkým hvìzdám se závojem. Vzájemné fázování zmìn naznaèuje, ¿e fotometrické zmìny mohou souviset spíźe s horkou, ne¿ s chladnou skvrnou. Pøi studiu vysokodispersních spekter byly u FK Com nalezeny malé zmìny radiální rychlosti Hα emise s periodou svìtelných zmìn a po jistou dobu byl proto zva¿ován model interagující dvojhvìzdy s velmi rozdílnými slo¿kami. Vývojové stadium zùstává záhadou, snad by mohlo jít o hvìzdy, které vznikly postupným slitím dvojhvìzdy typu W UMa v jediné tìleso. To by vysvìtlovalo velkou rotaèní rychlost.

Hvìzdy typu T Tau: Jedná se o osamocené hvìzdy spektrálních typù F5 { G5, u nich¿ se pozorují chromosferické emisní èáry (zejména Ca II) a rychlé a zcela nepravidelné zmìny jasnosti s amplitudami a¿ 3,^m0. Mají nízký záøivý výkon a zpravidla se vyskytují uvnitø záøící èi temné mlhoviny. Pozdìji se ukázalo, ¿e v pøípadech, kdy se u tìchto hvìzd pozoruje absorbèní èárové spektrum, odpovídá zpravidla spektrálním typùm mezi pozdním typem F a typem M, pøièem¿ je ve spektru pøítomna silná absorbèní èára lithia 670,7 nm. Pomìrnì nedávno se podaøilo prokázat, ¿e mnohé T Tau hvìzdy jsou slo¿kami visuálních dvojhvìzd s dlouhými obì¿nými periodami.

Dnes se vetźina badatelù shoduje v názoru, ¿e hvìzdy T Tau jsou mladé hvìzdy, které teprve kontrahují k hlavní posloupnosti nulového vìku a dosud u nich probíhá i akrece hmoty z okolní mlhoviny. Tomu odpovídá i pøítomnost silné èáry lithia. Jejich nepravidelné svìtelné zmìny se vysvìtlují nehomogenitami v rozsáhlých obálkách, které je obklopují.

13.5 Hvìzdy v pozdních vývojových stadiích

13.5.1 Bílí trpaslíci a ZZ Ceti hvìzdy

Bílí trpaslíci se v dvouromìrné klasi˛kaci popisují luminositní tøídou VII, mnohem èastìji se vźak v astronomické literatuøe objevuje oznaèení DA, DB, DO a podobnì, oznaèující bílé trpaslíky se spektry spektrálních tøíd A, B, O atd. Tøída DA je charakterizována pøítomností èar vodíku v atmosféøe pøísluźných hvìzd, u tøídy DB jsou pøítomny èáry neutrálního helia. Podrobnìjźím studiem se ukázalo, ¿e DA a DB trpaslíci tvoøí dvì odliźné skupiny objektù a dvì sekvence v HR diagramu. Relativní obsah helia v atmosférách DA trpaslíkù je nepatrný (He/H < 10^{−3}). Naopak v atmosférách DB hvìzd prakticky chybí vodík (He/H > 10^5). Byly nalezeny i nìkteré pøechodné pøípady DB hvìzd, oznaèované DBA, u nich¿ lze slabé èáry vodíku ve spektrech pozorovat (He/H ∼ 3-10×10^3). Bílí trpaslíci klasi˛kovaní DO jsou pokraèováním sekvekce DB smìrem k vyźźím teplotám. Pomocí modelù atmosfér slo¿ených buï z èistého vodíku nebo helia byl odhadnut rozsah efektivních teplot DA trpaslíkù v rozmezí od 7000 do 30000 K, pro DB hvìzdy je to 12000 a¿ 30000 K.

Rozlo¿ení prostorových rychlostí ukazuje, ¿e naprostá vìtźina bílých trpaslíkù pochází ze starźí populace II. Existence dvou sekvencí souvisí pravdìpodobnì s rùznou úèinností záøivé difuse.

ZZ Cet hvìzdy jsou bílí trpaslíci typu DA, u nich¿ dochází k mìøitelným zmìnám jejich jasnosti. Zmìny jasnosti jsou zøejmì periodické a èasto multiperiodické, a velmi rychlé. Periody známých ZZ Cet hvìzd jsou mezi 100 a 1200 sekundami, co¿ je ale o hodnì delźí, ne¿ by odpovídalo jejich radiálním pulsacím, tak¿e se dosti vźeobecnì soudí, ¿e pozorované zmìny jasnosti jsou projevem pulsací neradiálních. Byla nalezena urèitá korelace mezi amplitudou pozorovaných zmìn a slo¿itosti svìtelných køivek. ZZ Cet hvìzdy s malými amplitudami do 0,^m05 mají zpravidla periodické sinusové zmìny jasnosti, jejich¿ perioda je velmi stálá. V posledních desetiletích je pulsacím ZZ Cet hvìzd vìnovaná znaèná pozornost, neboż existuje oprávnìná nadìje, ¿e se s jejich pomocí lze dosvìdìt hodnì o skuteèné vnitøní stavbì bílých trpaslíkù, podobnì jako v pøípadì naźeho Slunce. Soudí se, ¿e mo¿ná vźichni bílí trpaslíci typu DA se stávají pulsaènì nestabilními, kdy¿ se bìhem svého vývoje a postupného chladnutí dostávají do oblasti s efektivní teplotou mezi 13000 a 11000 K.

13.5.2 Novy

Pokud je bílý trpaslík slo¿kou dvojhvìzdy a dojde k pøenosu hmoty bohaté na vodík z druhé slo¿ky na povrch bílého trpaslíka, mù¿e docházet k velmi nápadným zjasnìním soustavy. Na povrchu bílého trpaslíka mù¿e nastat velmi bouølivé jaderné sluèování vodíku na helium, co¿ vede k výbuchu a odvr¿ení obálky do okolního prostoru. Pohyb hmoty velkými rychlostmi se skuteènì o nov po výbuchu pozoruje.

Známy jsou rovnì¿ trpaslièí novy, dvojhvìzdy slo¿ené z bílého trpaslíka a èerveného trpaslíka (normální hvìzdy), jejich¿ obì¿né periody èiní jen nìkolik hodin a u nich¿ dochází k opakovaným zjasnìním o 3 a¿ 5 hvìzdných velikostí bìhem týdnù a¿ nìkolika let. Soudí se, ¿e i tyto objekty se zjasòují v dùsledku pøenosu hmoty mezi slo¿- kami, mechanismus ale patrnì nesouvisí s nukleárním hoøením, ale s nestabilitou akreèního disku kolem bílého trpaslíka, jeho¿ opacita se v dùsledku akrece po dosa¿ení urèité kritické hodnoty mù¿e velmi prudce zmìnit.

Zdá se jisté, ¿e výbuchy nov vedou jen k relativnì malé ztrátì hmoty ze soustavy pomìøováno celkovou hmotností hvìzd. U nìkterých trpaslièích nov s mnoha pozorovanými zjasnìními byla nalezena korelace mezi mohutností zjasnìní a dobou do následujícího zjasnìní.

13.5.3 Supernovy

Supernovy pøedstavují jeden z nejnápadnìjźích jevù na obloze. Jedná se o hvìzdy, které se bìhem krátké doby zjasní o mnoho magnitud, tak¿e pokud k takovému zjasnìní dojde u objektù nepøíliź vzdálených od sluneèní soustavy, je mo¿no po urèitý èas pozorovat supernovu na obloze i ve dne. Následující pozvolný pokles jasnoti mù¿e trvat i dva roky. Supernovy bývají klasi˛kovány podle vzhledu spekter v maximu jasnosti do dvou základních typu. Supernovy typu I neobsahují ve spektrech èáry vodíku, supernovy typu II ano. Supernovy typu I bývají dále dìleny podle pøítomnosti èi nepøítomnosti èar køemíku a helia ve spektrech. Typ II se dále dìlí podle vzhledu svìtelné køivky. Spektra v maximu jasnosti jsou èasto témìø jen spojitá, bez spekrálních èar. Pozdìji se objevují emisní èáry vodíku a jeźtì pozdìji zakázané èáry kovù.

Pro supernovy typu I bylo zjiźtìno, ¿e se vyskytují v kulových slo¿kách galaxií a ¿e nejsou vázány na spirální ramena. Proto¿e hmotné hvìzdy se vyskytují právì ve spirálních ramenech, svìdèí to o tom, ¿e supernovy typu I nejsou výsledkem vývoje osamocených hvìzd, ale produktem dvojhvìzdného vývoje. V souèasnosti se soudí, ¿e tyto supernovy vznikají v dùsledku akrece nadkritického mno¿ství hmoty na bílého trpaslíka slo¿eného pøevá¿nì z uhlíku a kyslíku, který je hmotu pøijímající slo¿kou ve dvojhvìzdì.

O supernovách typu II se soudí, ¿e jsou výsledkem dynamické nestability v závìøeèných stádiích vývoje jednotlivé hvìzdy. Pøi jejich výbuchu dojde k rozmetání vìtźiny hvìzdného materiálu do prostoru a zbude jen malé degenerované jádro, neutronová hvìzda.

Nová pøesnìjźí pozorování postupnì odhalují znaènou individualitu supernov a lze se nadít toho, ¿e i teoretické pøedstavy o jejich vzniku se budou jeźtì znaènì vyvíjet.

Obecná literatura, uèebnice:

Reference

[1] de Loore C.W.H., Doom C. 1992 Structure and Evolution of of Single and Binary Stars, Astrophysics and Space Science Library, Kluwer Academic Publishers, Dordrecht, ISBN 0-7923-1768- 8 (HB)

[2] Kippenhahn R., Weigert A. 1990 Stellar Structure and Evolution, Astronomy and Astrophysics Library, Springer-Verlag, Berlin, ISBN 3-540-50211-4

[3] Kleczek J. 1957 Nitro hvìzd, Nakladatelství Èeskoslovenské akademie vìd

[4] Schatzman E.L., Praderie F. 1993 The Stars, Astronomy and Astrophysics Library, Springer-Verlag, Berlin, ISBN 3-540-54196- 9 [5] ľvestka Z. 1954 Hvìzdné atmosféry, Nakladatelství Èeskoslovenské akademie vìd

[6] Vanýsek V. 1980 Základy astronomie a astrofyziky, Academia Praha

Reference

[1] Adams W.S., Kohlschütter A. 1914 Astrophys. J. 40, 385

[2] Adelberger E.G., Austin S.M., Bahcall J.N. a kol. 1998 Rev.

Mod. Phys. 70, 4, 1265

[3] Aller L.H. 1953 Astrophysics: The Atmospheres of the Sun and Stars, Ronald Press Co.,New York

[4] Aller L.H. 1963 Astrophysics: The Atmospheres of the Sun and Stars, 2^{nd} Edition, Ronald Press Co.,New York

[5] Andersen J. 1991 Astron. Astrophys. Rev. 3, 91

[6] Ando H., Osaki Y. 1975, Publ. Astron. Soc. Japan 27, 581 [7] Angulo C., Arnould M., Rayet M. (NACRE collaboration) 1999 Nuclear Physics A 656, 1;

http://pntpm.ulb.ac.be/Nacre/nacre.htm [8] Bethe H. 1939 Phys. Rev. 55, 434 [9] Bethe H., Critch˛eld C.L. 1938 Phys. Rev. 54, 248 [10] Biermann L. 1951 Z. Astrophys. 29, 274 [11] Bjorkman J.E., Cassinelli J.P. 1993 Astrophys. J. 409, 429 [12] Böhm-Vitense E. 1958 Z. Astrophys. 46, 108 [13] Bopp B.W., Fekel F., Jr. 1977 Astron. J. 82, 490 [14] Breger M. 1979 Publ. Astron. Soc. Paci˛c 91, 5 [15] Breger M, Pamyatnykh A.A. 1998 Astron. Astrophys. 332, 958 [16] Breger M., Stockenhuber H. 1983 Hvar Obs. Bull. 7, 283 [17] Castor J.I., Abbott D.C., Klein R.I. 1975 Astrophys. J. 195, 157 [18] Caughlan G.R., Fowler W.A. 1988 Atomic data and Nuclear Data Tables 40, 284 [19] Claret A., Giménez A. 1992 Astron. Astrophys. Suppl. 96, 255 [20] Code A.D., Davis J., Bless R.C., & Hanbury Brown R. 1976 Astrophys. J. 203, 417 [21] Conti P.S. 1970 Publ. Astron. Soc. Paci˛c 82, 781 [22] Conti P.S. 1974 Astrophys. J. 187, 539 [23] Cox A.N., Stewart J.N., Eilers D.D. 1965 Astrophys. J. Suppl.

11, 1 [24] Cranmer S.R., Owocki S.P. 1996 Astrophys. J. 462, 469 [25] Crawford J.A. 1955 Astrophys. J. 121, 71

[26] Debernardi Y., Mermilliod J.-C., Carquillat J.-M., Ginestet N.

2000 Astron. Astrophys. 354, 881 [27] de Loore C., De Greve J.P. 1992 Astron. Astrophys. Suppl. 94, 453 [28] Dziembowski W.A., Pamyatnykh A.A. 1993 Mon. Not. Roy.

Astron. Soc. 262, 204 [29] Dziembowski W.A., Moskalik P, Pamyatnykh A.A. 1993 Mon.

Not. Roy. Astron. Soc. 265, 588 [30] Endal A.S., So˛a S. 1976 Astrophys. J. 210, 184 [31] Endal A.S., So˛a S. 1978 Astrophys. J. 220, 279 [32] Endal A.S., So˛a S. 1979 Astrophys. J. 232, 531 [33] Faulkner J., Roxburgh I.W., Strittmatter P.A. 1968 Astrophys.

J. 151, 203 [34] Frost S.A., Conti P.S 1976 in Be and Shell Stars, IAU Symp.

70, Ed. by A. Slettebak, Dordrecht, Reidel, 139 [35] Graboske H.C., Harwood D.J., Rogers F.J. 1969 Phys. Rev. 186, 210 [36] Gundlach J.H., Merkowitz S.M. 2000 Phys. Rev. Lett. 85, 2869 [37] Habets G.M.H.J. 1987 Physics of Be Stars, IAU Col. 92, Ed.

A.Slettebak a T.P. Snow, Cambridge Univ. Press, 509 [38] Harmanec P. 1970 Bull. Astron. Inst. Czechosl. 21, 113 [39] Harmanec P. 1987 Bull. Astron. Inst. Czechosl. 38, 52 [40] Harmanec P. 1988 Bull. Astron. Inst. Czechosl. 39, 329 [41] Harmanec P. 1990 Astron. Astrophys. 237, 91 [42] Harmanec P. 1991 in Rapid Variability of OB Stars: Nature and Diagnostic Value, ESO Conf. and Workshop Proc. No. 36, 265 [43] Harmanec P. 1998 Astron. Astrophys. 335, 173

[44] Henyey L.G., Wilets L., Böhm K.H., Le Levier R., Levee R.D.

1959 Astrophys. J. 129, 628 [45] Hearnshaw J.B. 1999 New Astronomy Reviews 43, 403 [46] Chandrasekhar S. 1938 Stellar Structure, Univ. of Chicago Press [47] Jurcsik J., Montesinos B. 1999 New Astronomy Reviews 43, 415 [48] Kato S. 1966 Publ. Astron. Soc. Japan 18, 374 [49] Kippenhahn R., Weigert A. 1967 Z. Astrophys. 65, 251 [50] Kippenhahn R., Meyer-Hofmeister E., Thomas H.C. 1970 Astron. Astrophys. 5, 155 [51] Køí¿ S., Harmanec P. 1975 Bull. Astron. Inst. Czechosl. 26, 65 [52] Kurtz D. 1982 Mon. Not. Roy. Astron. Soc. 200, 807 [53] Kurtz D. 2000 ASP Conf. Ser. 210, 287 [54] Kvasnica J. 1965 Termodynamika, Státní nakladatelství technické literatury, Praha [55] Larson R.B., Demarque P.R. 1964 Astrophys. J. 140, 524 [56] van Leeuwen F. 1999 Astron. Astrophys. 341, L71 [57] Levi-Civita T. 1937 Amer. J. Math. 59, 225 [58] Lucy L.B., Solomon P.M. 1970 Astrophys. J. 159, 879 [59] Maeder A. 1997 Astron. Astrophys. 321, 134 (paper 2) [60] Maeder A. 1999 Astron. Astrophys. 347, 185 (paper 4) [61] Maeder A., Meynet G. 2000a The Evolution of Rotating Stars, Ann. Rev. Astron. Astrophys. 38, 143 [62] Maeder A., Meynet G. 2000b Astron. Astrophys. 361, 159 (paper 6) [63] Maeder A., Zahn J.-P. 1998 Astron. Astrophys. 334, 1000 (paper 3)

[64] Mayer P. 1984 Observatory 104, 77 [65] Meynet G., Maeder A. 1997 Astron. Astrophys. 321, 465 (paper 1) [66] Meynet G., Maeder A. 2000 Astron. Astrophys. 361, 101 (paper 5) [67] Michaud G. 1970 Astrophys. J. 160, 641 [68] Mikuláźek Z. 2000 Úvod do fyziky hvìzd, skripta a sbírka úloh, Pøírodovìdecká fakulta Masarykovy univerzity v Brnì, Katedra teoretické fyziky a astrofyziky, Brno [69] Morel P., Pichon B., Provost J., Berthomieu G. 1999 Astron.

Astrophys. 350, 275 [70] Mullan D.J. 1984 Astrophys. J. 283, 303 [71] Owocki S.P., Cranmer S.R., Fullerton A.W. 1995 Astrophys. J.

453, L37 [72] Parker E.N. 1958 Astrophys. J. 128, 664 [73] Petersen J.O., Christensen-Dalsgaard J. 1999 Astron. Astrophys. 352, 547 [74] Pinsonneault M.H., Stau¸er J., Soderblom D.R., King J.R., Hanson R.B. 1998 Astrophys. J. 504, 170 [75] Plavec M. Advan. Astron. Astrophys. , Ed by Z. Kopal, Academic Press, New York, 6, 201 [76] Popper D.M. 1980 Ann. Rev. Astron. Astrophys. 18, 115 [77] Porter J.M. 1996 Mon. Not. Roy. Astron. Soc. 280, L31 [78] Preston G.W. 1974 Ann. Rev. Astron. Astrophys. 12, 257 [79] Rivinius Th., Baade D., ľte‚ S., Stahl O., Wolf B., Kaufer A.

1998 in Ahalf century of stellar pulsations interpretations, Ed. by P.A. Bradley and J.A. Guzik, ASP Conf. Ser. 135, 343 [80] Robertson H.P. 1938 Annals of Mathem. 39, 101

[81] Robichon N., Arenou F., Mermilliod J.-C., Turon C. 1999 Astron. Astrophys. 345, 471 [82] Rodríguez E., Breger M. 2001 Astron. Astrophys. 366, 178 [83] Rogers F.J., Iglesias C.A. 1992 Astrophys. J. Suppl. 79, 507 [84] Rogers F.J., Swenson F.J., Iglesias C.A. 1996 Astrophys. J. 456, 902 [85] Sackmann I.-J., Anand S.P.S. 1970 Astrophys. J. 162, 105 [86] Salpeter E.E. 1952 Astrophys. J. 115, 326 [87] Sandage A. 1957 Astrophys. J. 125, 435 [88] Shindo M., Hashimoto M., Eriguchi Y., Müller E. 1997 Astron.

Astrophys. 326, 177 [89] Schaller G., Schaefer D., Meynet G., Maeder A. 1992 Astron.

Astrophys. Suppl. 96, 269 [90] Schwarzschild M. 1958 Structure and Evolution of the Stars, Princeton, New Jersey, Princeton Univ. Press [91] Struve O. 1931 Astrophys. J. 73, 94 [92] Thaller M.L. 1997 Astrophys. J. 487, 380 [93] Unsöld A. 1955 Physik der Sternatmosphären, Berlin, 2.vydání [94] Vemury S.K., Stothers R. 1978 Astrophys. J. 225, 939 [95] Weizsäcker C.F. 1937 Phys. Zeit. 38, 176 [96] Wolf C.J.E., Rayet G. 1867 Compt. Rend. Acad. Sci. Paris 65, 292