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H - R diagram, historie

dansky astronom Ejnar Hertzsprung 1873-1967, O zdaieni hvézd, r.
1905, v tabulkove rozdéleni hvézd na posloupnost trpasliki a obrti

Hertzsprung, Zur Straklung der Sierne. 420

Zur Strahlung der Sterne.

Von Ejnar Hertzsprung.

In den ,,Annals of the Astronomical Observatory of Harvard
College® Vol. XXVIII (Cambridge 1897—1901) geben Antonia
C. Maury und Annie J. Cannon eine detaillierte Ubersicht von
Spektren der bezw. nérdlich und siidlich sichtbaren hellern Sterne.

Die beiden ersten Siulen der untenstehenden Tab. 1 geben
eine gekiirzte Ubersicht der von den genannten Autoren benutzte
Bezeichnung der Spektralklassen. In den zwei letzten Siulen sind
charakteristische Sterne nebst ihren Spektren angegeben. Fiir die
nihere Beschreibung der benutsten spektralen Kennzeichen mufi
auf die Originalarbeiten hingewiesen werden. Hier mogen nur einige
Worte iiber die drei Unterabteilungen &, @ und ¢ Platz finden. Die
O-Sterne haben breitere Linien als die der , division®* @. Die rela-
tiven Intensititen der Linien scheinen aber die gleichen fiir - und

4-Sterne zu sein ,so that there appears to be no decided difference
in the constitution of the stars belonging respectively to these two
divisions®.)) Als wichtigste Merkmale der Unterabteilung ¢ kénnen
erwihnt werden erstens, dafl die Linien ungewdhnlich eng und
scharf sind, zweitens, daff zwischen den ,metallischen* Linien solche

s S 1 LA 1 U= Lo LRI =4 U e irenelll! amanis 1




H - R diagram, historie

americky astrofyzik Henry Norris Russell 1910-1995
Vitah mezi spektrem a dalSimi charakteristikami hvezd, r. 1914
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H - R diagram

1 Rigel 2 Sirius A 3 Beteigeuze 4 Sirius B Bild 3 Hertzsprung-Russell-Diagramm




Absolute Visual Magnitude

H - R diagram
vybérovy efekt

 § Sirius A § -70k = Deneb J
2.G|L Altair - -6.0- 5 |
3.-3!- « Procyon A ) ~50L .8 Crucis ) :lm‘

i ¥ i Betelgeuse | -~
40F : - X '—4.0% S "
e - Centauri A — . B Centauri s
5.0 Sun 10 g &3 0- _ + Achernar * Canopus R
ﬁ_u}i- - - = = -20=- Spica Antares . >
_— € & 10l i o
7.0- : - = : 1.0 . Regulus . Aldebaran 1 z
8.0 L o - 2 0- ; Capella *Arcturus  -10° £
= - - = «Vega : =
9.0 L - 2 £ +10- 5i§ius A * Pollux 1 =

| 2 Bl . Fomalhaut 1l g

100~ . Wt e - eAlMrS o | =

I - = 4+30L rIoCyon A _

11.0- © % 4 = 3.0
12 n|_ s | z +4.0 - 1
‘:"‘" : :: - +5.0 - - o Centauri A JID
= ¢ sl e ]
140 i B0 A0 F0 GC K0 MO
15.0 ' - Spectral Type
'I'I:".ﬂ!'- ¢ J10-4 (B)
I . . ; . . Figure 13-7 Hertzsprung-Russell diagrams. (A) For stars
A0 FO G0 Ko Mo within 3 pc of the Sun. Note that most are Jow-luminosity.
Spectral Type cool stars. (B) For the nshtest stars in the sky. These tend
(A) to be very luminous stars.




H - R diagram
vybérovy efekt
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R
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A Obr. L8.3. - Hertzsprungilv-Russelliv diagran:.

A Obr. L8.4. - HR diagram pro nejjasnéji{ a nejblifif hvézdy.




H-R dlagram

stavovy, urcuje stav hvézd

Hertznprungﬁv-llumlﬁv Dlagram
Efektivni teplota, K

Absolutni hvézdna velikost, M,
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H - R diagram

Spektralni tiida
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H-R diagram, zavislost L - Tef

H-R aﬁ‘;v'/




H - R diagram

Efektivni povrchovi teplota [K]
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H - R diagram

2 GAIA'S HERTZSPRUNG-RUSSELL DIAGRAM

Gaia G absolute magnitude
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H. N. Russell

1877 - 1957 Odhalovani vyvoje hvezd,

B. Stromgren
1908 - 1987

souvislost jednotlivych oblasti

Hertzsprunglv-Russelliv Diagram

Efektivni teplota, K
10000 7000 6000
T T

: f

G. Gamow E M. Schwarzschild
e '8

1904 - 1968 £ A912 - 1997

10*

Spektralni tfida




H - R diagram
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H - R diagram - vyvojovy

Evolutionary Tracks off the Main Sequence

. Effective Temperature, K
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LIL 5

Vyvoj na hlavni posloupnosti,
posloupnost nulového stari

Life of stars. Remember L = M3

\"\.
< >, 5 million years
™ . . . .
105 — D This 1s in Ch. 15 coming up.
*
N
30M.; 4
104 = \ T = fuel/rate
. Main
g 4 \/ seqguernce
s \ Fuel =M
i 2\, 640 million years Rate =L = M3
m T =M/ M3>3
\\ 10 billion years
= 2.5
1 8 5 Present sun =M
Initial sun G s
o i o (In solar lifetimes,
o 1.e. 10 billion years)
1072 § s e |
25,000 10,000 <0 High Mass Stars are

Temperature (K) Short-Lived




Vznik hvézd, mlhovina M 42

. .Tam' gdzie
. rodzg sie gwiazdy..




Vznik hvézd v M 42 v Orionu




Vznik hvézd

molekularni vodikovy plyn v souhvézdi Stira




Vznik hvézd




Vznik hvézd — Orli hnizdo

barvy falesne...

: '.'ﬁf-‘ E.ﬂ!
- o " v . u TR ¢ o,
Gaseous Pillars - M16 HST - WFPC2
PRC95-44a - ST Scl OPO - November 2, 1995
J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA

Star-Birth Clouds - M16 , HST - WFPCZ2

PRCO95-44b - ST Scl OPO - November. 2, 1995
J. Hester and P. Scowen (AZ State Univ.), NASA




_ M 16 Orli mlhovina

r = 2 kpc

T=S50K
p~=8.10" kg.m>




Vznik hvézd




Vznik hvézd v galaxii ve spiralnich ramenech

Starburst Galaxy NGC 3310

Hubble

Heritage

NASA and The Hubble Heritage Team (STScl/AURA)
Hubble Space Telescope WFPC2 « STScl-PRC01-26




Jety u mladych hvézd

Jets from Young Stars HST - WFPC2

PRC95-24a - ST Scl OPO - June 6, 1995
C. Burrows (ST Scl), J. Hester (AZ State U.), J. Morse (ST Scl), NASA




Simulace vyvoje jetu HH 34

1994.6 UT
New
A B . D E F Q. He o1 J K
-y
Star-" - - ‘*m ‘
Fades
Slow/
HH 34
[S II]
1000 AU

Magnetic De Laval nozzle: |launches super-(magneto)sonic flow




Vznik hvézd v soucasnosti
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Vznik hvézd v souc¢asnosti

Po dosazeni teploty Fédové 10° K v jadFe zaéne probihat reakce
%y + H — JHe , (2.2.1)

V pfitomnosti lehkych prvki - lithia, berylia a boru zane probihat
‘Jejich spalovéni podle reakef

6, . 1 4 :

uL‘.l. + 1H e 2Hﬂ + gHa a (2.2.2)

y {2 ; 1 n 4

:]L]. +* 1H e e E.H:E 0 {2.2-3]
1

e + H —— 2 2He . *H , (2.2,4)
1l 6 4 :

233 + ].Ii —— Jl-j + EH‘B ™ {21215}

11 1 o 4

5B + 1H —_—e EHE o (2.2.6)

Tyto reakce mohou probihat, protoZe coulomhovsky potenciélovy val Je
relativné nizky & uéinny prirez téchto reakci je velky. Termonukleérni

reakce s deuteriem, lithiem, beryliom & borem zatinaji{ probihat jako
prvinf a jsou dostateéné intenzivni v prvnim obdobf vzniku hvézd, pfesné-
Ji pri preméné protohvézdy ve hvizdu. MnoZstvi deuteria a lehkych prvkd

neni velké a velmi rychle vyhofi, Fadové za nékolik tisic roki.




Vznik hvézd, kaskadni fragmentace mracna
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Vznik hvézd, prichod na hlavni posloupnost

107 €D Protostars of different masses follow different |
BMMM@pmmr ' paﬂmonm\wmmamamﬂaquanm
descends ils Hayashi track, | |
the H™ thermostat keeps /. 108
its surface temperature N
almost constant.
" 10°
10*
10°
®
=
g 10°
€ 10
=

102

40,000 30,000 20,000 10,000 6,000 3,000
Surface temperature (K)




Vznik hvézd, protohvézda

‘ B e new star settias down into ]'Imwmﬂ
/ 6 main saquence ite. burming

Ny | mmnmo |
M .-"f L I




Jeansova odmlnka VZIllkll hvézd

-

co zpusob Je'-.
-

Grav1tacn1 Sl-ly:. -prizﬁIVe ﬂz(fyzlkalm) potlrnmky

J eanst)va




Jeansovo Kkritérium
l’l'l[[LOSOPIIIC.-\L TRANSACTIONN,

I. The Stability of 4‘;};!!-‘;':':*”! Nebula,

J’,‘,; -I. Il Jl.:.\:\':.;. IfI' fr‘, H.]ih p_pf. ?l.r'Fl.'h'd'y f'u”r_a,r- (.’“r.{ ,r,s'g'ui‘l_" _\'rrh'-,.. .\’lu.«;rhl‘ fl,-, tha

-

I"m':'- i'.ﬂlf_fj ::‘f‘ ( rl'l'ullrai'--lf_r"l'-',

Ceommmnrerled I"J_!;‘ ;"-"ﬂf.' axoy Co, L Danwax, FLALS,
Beeeive] June 15, - Read Juoe 20, 1901, Movisod .i"--l-n:.-u‘:.' a4, 194062,

IxTRovrcriox,

$ L Tue alyject of the prosent paper cian L it t"\.']ll.l.it:q'll by referring to a sentence
which ocewrs in a paper 1;.‘. Professor €3, H. DARwIN.® This s ns follows :

* The m iu!*i]n.'ﬂ np:ll_-hlin:: imvolved n the nebular hypotlesis seems to lwe the
'-l:tll”il_\' ol a l'utn?.m_-_: mass of L% |Hl!, utlﬂ-rlllllr!h'h', this has remained up o now
an untouched field of mathematical researeh, We ean HIII.\' _im];‘u' of I:!'n?-.‘t‘hin results
from the investigations which have been made concerning the stability of a rotating
mass of I;llllill.“

I so far as the two eases are ]ml'.‘l”e-'i, the argument |+_\' ;u;:L]n-:_r_\‘ will. of course, 1l
valid enough, but the compressibility of a gas makes possible in the gseous nebula a
whole series of vibeations which have no counterpart ina 11c|'1i{!, and no inference as
to the h‘l;\li“-ll_\‘ of these motions ean be drawn from an exinination of the behaviour
of n |ilillili. Thus, lnllltﬂugil 1|ll'1't' \\]" D unstable vibrations in a lnint;l:; mass of
gas similar to those which are known to exist in a rotating Liguid, it does not at all
follow that a rotating gos will become unstable, in the fisst place, through vibrations
which have a counterpart in a rnt;n;ng H-It:[:l: it s at any rate conceivable that the
vibrations thﬁn;gln which the ns first  becomes unstahle are \‘ihr:ufiul.-.«; itt whi-"!l 1||t'
l*lrll]p!‘uﬁnl]l;lilI‘.‘ of the gns ]Ii.’l_\'# 840 ill'”lll‘lfll‘lll i '|+;|J‘t_ that no \“l!;ili“ll H!. lllt' kiﬂl{
can oceur in a liguid, 1 this is so, the conditions of the formation of ]rI.‘thtnl')'

systems will be \\ill--l:.' cdhifferent in the two ecises.




Jeansovo Kkritérium

Pro jednoduchost vyietiuyme stabilitu steynorodého kuloveého oblaku o hmotnosti M, poloméru R. teplote T.

IGM 3 M
Elingi_ ; U~=NkT. N-=

£ 5 R 2 £ 1

kde N je poéet ¢astic v oblaku,

V.V. uelml

pro gravitaCni smrStovani musi platit

SMﬁrT{:EGMl M:%ﬁfﬁ M > M.
umg 5 R
3
= |2 [ SH"]
dmpl\ Gumy

Oblak. ma-li se gravitacné zhroufit. musi mit hmotnost vétsi nez je Jeansova kriticka hmot-
nost, ktera. jak vidime zavisi piedeviim na teploté (~7 ). méné pak i na hustote p%.
Z toho ovsem plyne. ze hvézdy mohou vznikat jen v téch nejhustéjsich a nejchladnegjsich

oblastech molekulovych mrac¢en. Tyto podminky jsou nejéastén splnény v centrech mracen.




Vznik hvézd — iniciace

nastartovani procesu gravitaCniho smrst'ovani nastane jestlize

a) Molekulove mracno se setkdava s expandujici oblasti horkého
ionizovaného vodiku

b) Exploze blizke supernovy — razova vina
c) Priichod mracna hustotni vinou ve spiralni strukture galaxie

d) Nepruzna srazka galaxii




Hot O and B

Regions$ of
stars with star formation

H II regions

Vznik spiralni struktury u galaxii,
spiralni hustotni viny - vznik hvézd

o):

association

Slow motion of
spiral arm

Gas compression
In density wave

—

A
<>

*,—»

mala hustota
plynu

vznik
novych
hvézd

Fast motion of .
interstellar gas and
dust — this material
is compressed within .

the spiral arm

nové hvézdy
se starymi




Srazky galaxii




Interagujici galaxie, skupinovy vznik hvézd




Fyzikalni podminky v nitru hvézd - HP

A.S. Eddington 1882-1944:
Stavba nitra hvezd 1926

TH

INTERNAL CONSTITUTION
OF THE STARS/,

BY

A. S! EDDINGTON BRITISH LiBRARY
M.A,, LL.D., D.Sc., F.RS. LENDING Division _;
Plwmian Professor of Astronouy G th 27 JuU N 1978 &

University of Cambridge

Wg4‘ 0514

fyzikalni pfedstavy o nitru Slunce,
hvézd, vypocty

T.~1,5.107K
P_~10 6 Pa

Neni nic jednodussiho, nez jsou hvezdy

neznal konkrétni zdroje energie hvézd




Hvézdy hlavni posloupnosti

nejdelsi obdobi vvvoje hvezd. doba dana hmotnosti. hveézdy s hmotnosti radove 10 M
setrvaji na hlavni posloupnosti - HP nekolik milionu roku, hveézdy s hmotnosti 1 My asi
10 miliard roku,

pi1 2 Mg 6krat kratSi doba setrvani na HP nez Slunce,
pi1 10 M 300krat kratsi doba setrvani na HP nez Slunce

tup ~ —= . kde n (2-3)

zdrojem energie termonuklearni syntéza jader atomu vodiku na jadra atomu helia,
p-p retezec, CNO cvklus

hvezdy - plynné koule v rovnovaziném stavu, velky pocet castic,
vzdjemné se pritahujicich, vysledna pritazliva sila je dostatecne
velka, aby je udrzela pohromade




Tlak v nitru hvézd

Tlak v nitru hvézd
vyrazna ionizace hvezdne latky, model 1dealniho plynu, tlak plynu

Fo = f AT .pozor A ...plynova konstanta, 8.31.10° Jig’ K’
-

relativni hmotnostni zastoupeni vodiku X, helia ¥, tézsSichprvka Z, plati X+ Y+ Z =1
zjednodusujici predpoklad, jadra tézsich prvku obsahuji priblizne 2krat vice protonu a

neutronu nez je elektronu v atomu, stredni relativni hmotnost pripadajici na jednu ¢astici,
stredni molarni hmotnost

2
Hr = 3X+0,5Y+1

tlak zareni P. =

|

o
C

T* . celkovytlak P =P, + P, + P,




Zavislost tlaku na teploté a hustoté
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Rovnice hydrostatické rovnovahy
 vibe v min b,
: L/ '
podelava 4$, vn,’d‘l ar
 mofnoct f““‘r
~ gradient celkového tlaku
= soucinu gravita¢niho
zrychleni a hustoty

F =6
¢ r! |
o wdind dala W) glr)ar
MO T
ap, _ o i) ok ap= - g 4r
ar r .A_E. <0

ar
N GE 4rr'y/r)d" ek slad Li’#q}&ﬂ"/




Odhad tlaku v nitru hvézd, Slunce

Provedeme prfihliZn¢ vypoet tlaku v centrélm{ oblasti nitra hvézd,

Vyjdeme z rovnice hydrostatické rovnovahy, jeni vyjadfuje gradient tlaku
ve hvézdé:

;dp_' 6 ;%z"t"_ i (3.1-2-1]
dr r2
Objem kulové vrstvy omezené kulovymi plochami o polomérech r, r + dr je
roven 9
dV = bLyrdr (3.1,2.2)
a joeji hmotnost je
AM = fnrrzf)ffr. (3e142.3)

Z rovnic {-1-1-2-1} a [3-1-214:‘ obdriime

AP == 6 w. cfm,. (3.1.2.4)

b r?
Integraci rovnice od stredu k puvrchu hvézdy dostaneme

f _£8..2.8)

ProtoZo polomér hvézdy R je vétE1 nez lihuvulnf polomér r kulové vrstvy,
musi platit Q R

; ; / ,,;'J*H 5 ?&1
B> 2| L ath, . S (i it _;?% (3.1.2.6)

J'". %
L {,




Virialova véta

In an isolated system of particles that exert forces on each
other describable by scalar potentials, the system’s moment
of intertia I, total kinetic energy K, total potential energy U
and total mechanical energy E are related by

2
il:2K+U:K+E

At

Suppose further that the position configuration of the
particles is either periodic (e.g. orbital motion) or statistically
constant over time (e.g. thermal equilibrium). Then

<d.21 / dt2> =0,




Odhad teploty v nitru hvézd, Slunce, virialova véta

and the system’s average total kinetic energy <K> and
average total potential energy <U> are related by

(K) =5 {U) =

centrdld “plore:

> ~;

Ly >=-1<Kys




Gravitacni termodynamika hvézd

termonuklearni reakce vodik — helium

rovnovazny stav: hydrostaticka a tepelna rovnovaha, ustalen¢ hodnoty kineticke a
potencialni energie

termonuklearni reakce — narust kinetické energie hvézd

termodynamicka soustava hvézdy - dva stupn¢€ volnosti: teplota, objem: dodani tepla -
objem nartistd, energie kona praci proti gravitacnim sildm — transformuje se do energie
gravitaCniho pole

podle V.V. - dvojnasobek pivodn& dodané — <W> = —<W > = —<Wk>
kineticka energie klesa, hvézda se ochlazuje
- zaporna mérna tepelna kapacita hvézdy jako celku, pti dodani tepla se ochlazuji

- stabilita vii¢i tepelnym porucham — stabilita termonuklearnich reakci, pozvolné
hoteni nevede k explozi, zafivy vykon hvézd konstantni

hvézdy pracuji jako prirodni termostat.




Fyzikalni podminky v nitru hvézd

low high
pressure pressure

- - _® 9
-

et ® %

aTa® e @
* o

cool gas hot gas

pressure ‘..-. gravity pressure = k x density x temperature
molecular weight




Rovnice stavby hvézd

stavbu soustava ¢tyr nelinearnich diferencidlnich rovnice prvniho fadu, ktera vzajemné vaze Ctyfi

neznamé funkce stavovych velicin P(r), T(r), M(r) a L(r):

rovnice hydrostatické rovnovahy dP(r) =-Gp M(r) Okrajove podminky

g

dr ¥
nitro: =0, M(0)=0,L(0)=0

rovnice kontinuity

dM(r) —47rip, povrch:t =R, L;=L, M;=M, T =Te
dr
P=0.p=0

rovnice zarivé rovnovahy dL(r)

=47ripe.
dr /

rovnice prenosu energie zarenim,

d( InP)} y dI(r) _ 3xpL(r)

d(InT) y-1" dr 64roTr’

pomaly pokles teploty YV piipadé, ze:

I
)
Y

jinak:

rovnice prenosu energie konvekeli, dT ()
rychly pokles teploty B {

jEdP&)

dr P dr




Hydrostatic equilibrium:

dP  GM,p

dr ;'2
Mass conservation:
fi.n’.?"r"j . 7

L =Axr©p

ar
Energv generation:
dL, 2

=47r- pe
dar

Energy transport:

Rovnice stavby hvézd

Equations of state
Pressure:
P =P(p,T,composition) in general
okT 4ocT*
= +
J7i 3¢
Opacity:

k=K (p,T,composition) in general

throughout most normal stars

Energv generation:

e=¢e(p,T, composition) in general

. 3 xp L, Boundary conditions:
ar 160 ;'2 _j::,'r;z er_ s 01
o W S WO - > asr—0
Adiabatic tempemlmle gradient: T J
i) 1)\ u GM, L
(‘-’T —-[1-1 422 T 0
¥ g J Kk r
" rad 4 A P—>0}; asr— Ry
Convection occurs if:
p—0
T dP y ' 5o ;
— i M, , L,: mass or luminosity contained
PdT y-1 '

within radius r.




Rovnice mechanické rovnovahy - Poissonova
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Rovnice stavby hvézd, polytropni zavislost

Diferenciédlni rovnice (3.2.1.1) a (3.2.1.3) pri zadané hmotnosti
a poloméru hvézdy uréuji jeji mechanickou rovnovéhu. Pro dalsi vipolty
soustavu obou rovnic upravime do rovnice Jedné, ve které je obsaZena
zévislost mezi tlakem a hustotou v nitru hvézdy ve vzdélenosti r od
stfedu

1 4 [r* 4P
PE o (? v )= - lfﬂ G@ : (3.241.6)

K reSen{ rovnice je nutno zadat zavislost mezi tlakem a hustotou.
Za predpokladu, Ze pfenos energie z nitra hvézd smérem k povrchu se
uskute&nuje konvekci, je zédvislost vyjadfena adiabatickym zékonem,
viz vztah (3.1.4.5). Zéavislost je moZno pouzit rovnéZ pro hvézdy naché-
ze jici{ se ve stavu zafivé rovnovéhy.

Pro vétsi obecnost lze zédvislost mezi tlakem a hustotou vyjadfit

jako rovnici polytropy X

P = K ?k (3.2.1.7)

¢

kde K je konstanta. E-* lze zapsat
»

n znaéi index polytropy. Toto matematické vy jédfeni m& astrofyzikélni
v¥znam, odpovidéd uréitému modelu hvézd. Pro reflné hvézdné modely plati
1,5€ n Q 5, Prostfednictvim rovnice polytropy (3.2.,1.7) lze numerickymi
metodami obdrzZet refSenfi rovnice (3,2.1.6). S rostoucim indexem polytro-
py se zv&tSuje stupen koncentrace hmotnosti ke stifedu hvézd. Pro plné
konvektivni model pfi n = 1,5 je g-?c-- 657. v pripadéd n = 2 je = ll.i?-
a jestliZe n = 3 je @, = 54,20,




Rovnice stavby hvézd

[. Conservation of Mass

II. Conservation of Energy
III. Hydrostatic Equilibrium
IV. Energy Transport

T Density
(0°K) | (glom®)
100 | 0006 | 000 |1.00 [ 100

H’ﬁ@ ; MME HL@ : Convective zone

0.90 0.60 0.009 (.999 1.00
0.80 1.27 0:035 0.996 1.00
0.70 1.80 0.12 0.990 1.00
0.80 2.42 0.40 0.97 1.00
0.50 3.42 1.3 0.82 1.00
0.82 1.00
0.63 0.99
0.34 0.91
0.073 | 040

0.000 | 0.00

Figure 9-14

A stellar model is a table of numbers that represents conditions
inside a star. Such tables can be computed using the four laws of
stellar structure, shown here in mathematical form. The table in this
figure describes the sun. {ilustration design by author)




Model Slunce

Model Slunce podle Allena. Chemické sloZeni na povrchu X = 0,71,

Y = 0,265

e - oy Ly log P r 10% K kg m~0
RQ ma Lg 5 ¢ ; ?; g
0,00 0,000 0,000 16,53 15,5 1.6410°
0,04 0,008 0,08 16, 46 15,0 1,4:10°
0,1 0,07 0,42 16,20 13,0 8,9-10%
0,2 0,35 0,94 15,72 9,5 &.1:10°
0,3 0,64 0, 998 15,08 6,7 1,3-10%
0,4 0,85 1,000 14,37 4;8 3,6.10°
0,5 0,94 1,000 13,67 3,4 1,0-10°
0,6 0,982 1,000 13,01 2,2 3,5.10%
0,7 0,994 1,000 12,08 1,2 0,8:10°
0,8 0,999 1,000 11,18 0,7 1,810
0,9 1,000 1,000 9, 94 0,31 2,0
0,95 1,000 1,000 8,82 0,16 0,4
0,995 1,000 1,000 6,68 0,03 0,02
1,000 1,000 1,000 e 0,008 0,0




Model nitra Slunce
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Opacita

Selads upﬂﬂitﬂ

Schopnost hv&zdné léatky zeslabovat prochéazejici zé&reni charakteri-
zuje opacita - neprizratnost. Opacita je urfovana procesy, ve kterych
se rozptylujf a pohlcujf fotony - rozptyl zaFfeni na volnjch elektronech,
pohlcovan{ fotond atomy s prechodem elektrond z jedné vazané driahy na
druhou 8 vysS&f energif nebo do velného stavu a absorpce fotonl elektro-
ny pii pfechodu z jedné volné dréhy na druhou S vyE&1 energifi. Pro
konkrétni vypodet opacity je nutno znét rychlost pribéhu vétéiny téchto
procesii, Opacita zévis{ na chemickém sloZeni, teploté a hustoté.

Ve hvézdn¢ch nitrech jsou atomy vodiku a helia plné ionizovény,
nemohou tudiZ absorbovat zareni. U t&Zsich prvkid vsak existuji wvnitifni
elektrony, proto opacita zavisi na ohsahu téchto prvkl v nitrech hvézd.

Pifi vysokych teplotach maji fotony velkou energii, proto jsou
absorbovany slabdji, opacita je uréovina rozptylem zafenf{ volnymi elek-
trony - Comptondiv rozptyl. V prvnim pribliZeni lze psat




Opacita v nitru hvézd

X = 2, (3.1,3.1)

kde %, je knnstantni hodnota pro hvézdy daného chemického sloZeni,
rozmér X je m° kg

U niZzgich tenlot se stavaji rozhodujicimi vézané-volné a volnd-vé-
zané prechody, v uréitém teplotnim intervalu cpacita roste 8 rostouct
hustotou a se zmenéoyﬂnim teploty, cof lze vy3ﬁdf1t hramerovym zékonem

L = A ?T (3,1,3.2)

kde ¥, je konstanta pfi zadaném chemickém sloZent .

Pri dale klesajicich teplotiach je velka &ést atomi Jjesté neiomizo-
vana, proto je velmi milo elektroni volnych k rozptylu zéafeni a viraze
nymi se stavaji vézané-vazané prechody., Cpacita klesé& s teplotou podle

vztahu

65 &
% = X,b? G (3:.1:3:3)

Z pfedchoziho vykladu lze ulinit zavér, Ze opacita je malé pfi
velmi vysokych a nizk¥ch teplotéch,

Opacita hv#zdné latky je dileZitd pro vnitfni stavbu hvézd, nebotl
uréuje tok prochéze jiciho zafeni, tedy rozlozeni teploty v nitru hvézd,
Zavislost svitiveosti hvézd na strfednfi molekulové hmotnosti, opacité

a hmotnosti je vyjadfena pribliZnym kvalitativnim vztahem
: i ]
L~ _#—g(, m i (3.1.3.4)




Opacita v nitru Slunce

Random Motion of Photons: Kramers’ Law

A & -. L ¥ _].5
Kramer's Law K, o€ pT

Electron scattering provides a constant background opacity:

x, =221 = (14 X,);T ~ (1+ X, )x 0.02|m/kg]
o,

£¥

Ty
Location Opacity Density Mean Free Path
(m?/kg) (kg/m?) (mm)
0.0 Solar Radii 0.1 1.5x 103 0.07
0.6 Solar Radii 1.0 3.5x 102 - 3.0
0.9 Solar Radii 10 1.2 x 10! 8.0

We used the mean free path of 1mm for the average over the radius of the Sun
(for the random walk)




Modely hvézd ruznych typu
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Modely hvézd ruznych typu

pfenos energie
~zarenim
konvektivni jadro

pfenos energie
. zafenim
Obr. 15. Model ¢erveného

trpaslika N\ Pfenos energie zafenim
Obr. 13. Model hvézdy hlavn{ . N

posloupnosti ﬁﬁb obdlka pr?dukujici onergii

(AN
= —
P ——izotermické heliové jédro

/

i - i
konvektivnli zona

8 velkou hmotnosti

konvektivni zona degenerovany
elektronovy
— pifenos energie plyn
zéfenin obal z ideélniho
plynu

. s b
Obr. 17. Medel bilého UObr. 16, Model &ervendédho obra

Obr, 14. Model Slunce trpaslika




Vyzkum Slunce - kde se bere energie ?

atmosfera — hranol, atmosféricka refrakce
je vetsi pro kratsi vinove delky, modre svétlo zeslabovano
silnéji nez




Uvolnovani energie ve Slunci

podminka dlouhodobosti zdroju
L~410"° W, nejstarsi hormny Zemeé, Mésic—t ~ 4.5, 10° 1
26 P 13
potiebna energie E=L .t=4.10" .4.5.10°.3.10'= 54.10™ J
gravitaéni potencialni energie 101 J
termonuklearni reakce AE=Amc’
ucinnost termonuklearnich reakei 0.7 %
odhad pi1 podmince vzniku prvkia az po zelezo A m > =0.007TMsc® ~10*%J

dostatecny zdroj energie




Zdroj energie Slunce - gravitacni energie?

Powering the Sun: Gravitational Energy???
vyzarena eng

PiiLy=4.




Zdroje energie

H . N. Russell (1877 - 1957) formuloval pozadavky na zdroje
energie hvézd

1. Uplatnuji se pii1 vysokych teplotach a hustotach, tedy v nitrech hvézd,
nikoliv planet

2. Zvyseni uvolnovani energie nesmi vést k explozivnim procesum

3. Velikost uvolinovane energie je regulovana, plati zariva

rovnovaha




Z.droj energie hvézd — hmotnostni ubytek

™ “An

_.J

« Chaplin to Einstein: "People love me, because they
understand everything | say, and they love you,
because they understand nothing of what you say...”




Zdroje hvézdné energie
e 2"‘0]'& Ilu'l)u’ zntr’;a o
-.3é6mt . |
P e P g mbomdl,

Z’rrbu, : f'm‘ < ¥® ke V
Lbogain possts 4 hov

1

o) Rawmeiide wlos Akl pat?.
ey




Termonuklearni reakce
mozné v dusledku tunelového jevu

Zur Frage
der Aufbaumdéglichkeit der Elemente in Sternen.

Von R. dE. Atkinson und F. G. Houtermans in Berlin-Charlottenbarg.
(Eingegangen am 19. Mirz 1929.)

Die quantenmechanische Wahrscheinlichkeit dafiir, daf ein Proton in einen Atom.
kern eindringt, wird nach der Methode von Gamow berechnet. Dabei zeigt sich,
daf unter den Temperatur- und Dichteverhiltnissen im Innern der Sterne die Bin-
dringung von Protonen, micht aber von «-Teilchen, in leichtere Elemente geniigend
hiufig vorkommt, um dort einen Aufbau dieser Elemente wahrscheinlich erscheinen
zn lassen. Daraus ergibt sich dic Moglichkeit, die Energicentwicklung der Sterne
aus den Massendefekten der Elemente zu erkliren, wobei die Annahme von Sechser-
stiben lir den He-Aufbau vermieden wird, Hieran schliefen sich einige weitere
hypothetische Betrachtungen fiber den Aufbau der schwereren Elemente.

Vor kurzem hat Gamow#* gezeigt, daB positiv geladene Teilchen
auch dann in Atomkerne einzudringen vermégen, wenn ihre Energie nach
klassischen Begriffen nicht dazu hinreicht, also kleiner ist als die zu iber-
windende Potentialschwelle. Gleichzeitig hat v. Laue #* auf die Moglich-
keit des Aufbaues von Elementen entsprechend der Nernstschen Hypo-
these als Konsequenz der Gamowschen Auffassung der w-Radioaktivitit
hingewiesen. Da dieser Gedanke liir die kosmische Physik von grofer
Bedeutung sein konnte, bei seiner Anwendung aber auf betrichtliche
Schwierigkeiten sttft, mochten wir im folgenden die Miglichkeit der-
artiger Aufbauprozesse etwas niher diskutieren.

Um eine rohe Orientierung iiber die Verhiltnisse im Innern der
Sterne zu gewinnen, wollen wir einige ungefihre Zahlenangaben zusammen-
stellen. Unter der Annahme thermodynamischen Gleichgewichts ergeben
sich nach Eddington*** Temperaturen von der GréBenordnung 107, und
zwar in keinem Falle mehr als 4. 107 Grad, im Mittelpunkt eines Sternes;
die Dichte dort kann ziemlich verschiedene Werte annehmen, kann aber
fiir unseren Zweck mit 10 g/em® angesetzt werden. Unter diesen Um-
stinden sind die leichteren Klemente vollkommen, die schwersten wohl
bis auf die L-Schale ionisiert; wegen der zahlreichen freien Elektronen
st das mittlere Molekulargewicht etwa 2 bis 3. Von der Gesamtmasse
konnte bei den frithen® Sternen vielleicht 109% aus Wasserstoff
bestehen.

R. d’E. Atkinson und F. G. Houtermans, Zur Frage der Aufbaumiiglichkeit usw, 657

Bei einer Temperatur von 4. 107 ist der Bruchteil der Heliumkerne,
die die Energie eines langsamen a-Teilchens haben, ungefibr 10-%°; ap
eine direkte Umkehrung des o-Zerfalls infolge von Temperaturbewegung
ist also nicht zu denken, gleichgiiltig, wie groB die Wahrscheinlichkeit
des Prozesses an sich sein mag. Sehen wir aber von einer direkten Um-
kehrung ab, so bleibt noch die Moglichkeit, daB sehr viel langsamere
Teilchen, deren Hiunfigkeit viel gréfer ist, irgend einen Aufbau bewirken
kiénnten,

Die Zerfallskonstante eines radioaktiven Elements, das «-Strahlen
der Geschwindigkeit » emittiert, ist gegeben durch einen Ausdruck

der Form 1 — Ao 1o o0

Die physikalische Bedeutung von 4, das die Dimension sec=1 hat,
ist bis auf einen Zahlenfaktor die Zahl der Stébe des Teilchens pro
Sekunde an die Innenwand des ,Potentialtopfes®, und die e-Funktion
bedeutet die Durchlissigkeit der Wand pro StoB*. 4 wird von der
Grblenordnung vfs sein, wo s der Radius des inneren Gebiets positiver
kinetischer Energie ist. Die fiir Eindringung einzusetzende StoBzahl ist
im wesentlichen durch die Grofe v/ 4 gegeben, wo A die freie Weglinge
des Kernes in einem aus He-Kernen bestehenden Gase bedeutet. Der
Faktor A fiir den Aufbau wird dann gegeniiber dem fiir den Zerfall im Ver-
hiltnis s/ 4 verkleinert; fiir Sternverhiltnisse bedeutet das eine Reaktions-
geschwindigkeit des Aufbaues, die etwa 10"®mal kleiner ist als die des
Zerfalls**. Hieraus sieht man, daf das neugebildete Atom sich im all-
gemeinen irgendwie umgestalten mufl, am wahrscheinlichsten wohl durch
einen mit Ausstrablung verbundenen Ubergang, wenn es nicht sofort
einfach wieder zerfallen soll; auf die Rolle, die solche Prozesse zu spielen
hitten, kommen wir im folgenden zuriick.

Wir wollen nun gleich die Eindringungswahrscheinlichkeit nicht fiir
He-Kerne, sondern fiir Protonen betrachten, denn, wie sich zeigen wird,
ist nur fiir diese die Uberwindung der Potentialschwelle bei Sterntempe-
raturen praktisch moglich. Unter der Annahme eines Coulombschen Ab-
stoBungspotentials mit einem iiberlagerten kubischen A nziehungsglied, also

zZée a

s R (2)




Termonuklearni reakce
tunelovy jev

Probability of tunnelling depends upon the energy of the
particles, their mass, and the charge:

12 —2m I2 2
PxE U—e 20 ”=(nr) lezfi
2 hEY-

« P increases rapidly with E

- P decreases with Z,Z, - lightest nuclei can fuse more
easily than heavy ones

« Higher energies / temperatures needed to fuse heavier
nuclei, so different nuclei burn in well-separated
phases during stellar evolution.




Zdroje hvézdné energie
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Termonuklearni reakce - retézce a cykly
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Termonuklearni reakce p-p retézec

r N r

spodni ¢ast HP, T (5 - 16) milionu stupni, ze ¢tyr protonu vznik
jadra atomu helia, prvni varianta, pres 70 % pravdépodobnost

i T 7
L | | &

druha varianta ¢,




Termonuklearni reakce p-p retézec
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Termonuklearni reakce p-p retézec
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Detekce slunecnich neutrin -~~~ .

° 1H.\‘ 10° yoars ‘ 1 second b
Nobelova cena za fyziku r. 2002 o 7_,,\ o

N - g
Raymond Davis, Masatoshi Koshiba * o /e

2
H
1 AT . .
H" q___‘g—————___, 1 second

Davisuy edxperiment béZel nepretlriité od roku 1970 do roku 1994 a 23 tu dobu Raymond Davis Jr., Cerstv) nositel
veniklo v Davisove cisterng diky slune€nim neutrinum asi 2200 atomu Nobelowy cany.

radioaktivnihe argonu. Foto R: Davis Foto Brookhaven National Laboratory




Neutrinovy skandal
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® ® \"4 | 4
Nitro Slunce - neutrina vysvétleni
Objev oscilaci neutrin byl ocenén Nobelovou
cenou za fyziku 2015
Abstrakt. Nobelovu cenu za fyziku pro rok 2015 ziskali stejnym dilem Takaaki Kajita z Tokijské
univerzity v Japonsku a Arthur Bruce McDonald z Queen’s University v Kingstonu v Kanadé

za objev oscilaci neutrin. Oficialni citace nobelovského vyboru zni: ,for the discovery of
neutrino oscillations, which shows that neutrinos have mass™.

Takaaki Kajita Arthur Bruce McDonald




Termonuklearni reakce CNO cyklus

Ve hvﬁzduch horni &asti hlavni posloupnosti, hvézdach s vétsi hmot-

nost{ a vys
uplatnuje uhlikovy cyklus,
jo mnohem vice zavisla na teploté, n

§f centralni teplotou, pfibliZné 16 - 50 milionfi stupnd,
zkréacend CNO cyklus. Rychlost jeho reakci

ez rychlost reakci p-p retézce.

Sled reakei CNO cyklu je nésledujici.
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Termonuklearni reakce CNO cyklus
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Konkrétni typy termonuklearnich reakci

CNO cyklus
. ,"1H Y
Nobelova cena za fyziku r. 1967 s N 0w
a 12 = . i e 7
Hegy g W — Q‘%ﬁ b)
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teorie nuklearnich reakci - \ 7 /\—\_—-

H. Bethe
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Termonuklearni reakce CNO cyklus
produkce energie ve hvézdach

H. A. BETHE

Energy production in stars

Nobel Lecture, December 11, 1967

History

From time immemorial people must have been curious to know what keeps
the sun shining. The first scientific attempt at an explanation was by Helm-
holtz about one hundred years ago. and was based on the force most familiar
to physicists at the time, gravitation. When a gram of matter falls to the sun’s
surface it gets a potential energy

Epot = —GM|R = —1.91- 105 erg/g (1)

where M= 1.99-1033 g is the sun’s mass, R= 6.96-10'% ¢m its radius, and
G= 6.67 10" the gravitational constant. A similar energy was set free when
the sun was assembled from interstellar gas or dust in the dim past; actually
somewhat more, because most of the sun’s material is located closer to its
center, and therefore has a numerically larger potential energy. One-half of
the energy set free is transformed into kinetic energy according to the well-
known virial theorem of mechanics. This will permit us later to estimate the
temperature in the sun. The other half of the potential energy is radiated away.
We known that at present the sun radiates

e= 1.96 erg/g sec (2)

Therefore, if gravitation supplies the energy, there is enough energy available
to supply the radiation for about 10" sec which is about 30 million vears.




Termonuklearni reakce CNO cyklus

MINIMUM REACTION
TEMPERATURE
5 8x10°K Proton proton
- chain
g
2 20x10°K CNO cycle
&
3 .
§ 600x10°K Carbon helium
A - fusion
2 5 o This imagelwas copied from 109k Carbon burning
http://www.shef.ac.uk/physics/people/vdhillon/teaching/phy2
gt 13/phy213_fusionl.himl _
Go to the site for the updated and corrected version. .
l:"EI = E’D J1J-f__1 UJ;'J ﬂIID l:.'lI: |;i| I.r;.{] Il_'lr[l Lao 200 ."'li]
NMumber of nucleons n Nucleus, A
Process Fuel Products Temperature
Hydrogen Burning H He [x107 K
Helium Burning He C.0 Ix108 K
Carbon Burning C O,Ne,Na, Mg 5x108 K
Neon Burning Ne O,Mg 1x10° K
Oxygen Burning O Mg-S 2x10° K
Silicon Burning Si Fe + nearby elements 3x10°K




Zdroje hvézdné energie - reakce 3 alfa

‘He + *He +— °Be ++v — 0,092 MeV

*Be + ‘He — >C+~+ 7,367 MeV

tzv. Salpeterova reakce

syntéza dvou jader helia dava za vznik jadru berylia, kter¢ je
nestabilni, ale reakce probihaji rychle, vzdy existuje
dostateCny pocet jader berylia, aby reakce probihala reakce,

pi1 teploté 10° K
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Prubéh dalSich reakci alfa procesu

2c+'He 5> Y0 +y (7.2 Mev)
0 +%He — Ne +y (4.8 MeV)

PNe +*He > Em"[g ty.. (9.3 MeV)

vznikem horciku efektivnost reakci tohoto typu konci
Vseobecne plati, ze ¢im slozitéjsi jadra se reakci ucastnd, tim vyssi musi byt pracovni teplota. pii
nichz tyto reakce uéimné probihaji. Soucasné se snizuje energeticky vvtézek termonuklearnich
reakci prepocteny na jeden nukleon. Je to disledek skute¢nosti. Ze s rostoucim atomovym cislem
stabilnich nuklidd roste vazebna energie piepoétena na jeden nukleon vjadru stale pomaleji.
Absolutniho mimima (8.8 MeV/nukleon) dosahne u jader prvkua skupiny zeleza. u nichz klidny
termojaderny vvvoj v nitrech hvézd kon¢i (pokud se k nému hvézda viibec dostane). Checeme-li
vytvoiit tézsi prvky. musime naopak energii dodavat. To je oviem mozné jen pii kratkodobych

bourlivych obdobich hvézdneho vyvoje. napriklad kratce pred vzplanutim supernovy.




Zavislost produkce energie ve hvézdach na teploté, hustoté
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Termonuklearni reakce -
vznik chemickych prvkii v nitru hvézd

REVIEWS OF
MODERN PHYSICS

VorLuMme 29, NUMBER 4 OecTtorer, 1957

Synthesis of the Elements in Stars’

E. Marcarer Buesmce, G. R. Bursmer, Witnian A, Fowrer, anp F. Hovie

Kellogy Radietion Laboratory, Californie Instituic of Tecknology, and
Mourt Wilson and Palomar Observaiories, Carnegie Institwiion of Weshington,

Californie Insitiule of Tecknology, Pasadena, California

“It is the stars, The stars above us, govern our conditions” ;

FHB2 (King Lear, Act TV, Scene 3)

but. perhaps

“The fault, dear Brutus, is not in our stars, But in ourselves,”
(Judius Caesar, Act I, Scene 1)

B2FH. the . Bible* of Nuclear Astrophysics




Casové Skaly nuklearniho horeni
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Prehled vzniku prvki ve hvézdach
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Stavba nitra hvézd v zavéreCnych fazich vyvoje

hmotnost urcuje teplotu, typy probihajicich cyklit ve hvézddach

M=>0.08
Solar Masses
T=1x107 K

Hydrogen Burning
in core

M=>0.5 M>8 M>11

Solar Masses Solar Masses Solar Masses
T=1x108 K T=5x108 K T=3x10° K
Helium Burning Carbon Burning %11 Fusion
In core in core

Stages in Core




Z.areni hvézd

4.1,4.6,4.77,4.8,4.11,4.20, 4.23, 4.24, 4.25 - astroulohy pdf




