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Odchod z hlavni posloupnosti
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Odchod z hlavni posloupnosti

V§voj hvézd po odchodu z hlavni posloupnesti zévisi na hmotnosti.

U hvézd s hmotnost{ v#tdi neZ ﬂmﬁ existuje v centrédlni oblasti konvek=
tivni jédro, které umoZnuje dokonalé promichavani hvézdné létky, takie

celé jadro je chemicky ste jnorodé., Hvézdy s mensSi hmntnnﬁti, jeiZ nEﬁuji
v centrdlni oblasti ronvektivni jadro, se vyznacuji cham%cknu neste jno~-
rodosti hvézdné latky. Proto hvézdy riznych hmntn?sti ma ji pe udchndu‘
2z hlavni posloupnosti relativné odlisny vyvoj. Sn?hrnné je tento vf:n;
zachycen na vivo jovych kftivkach v H-R diagramu, ViZ obr. 18, pro hvezdy

& hmotnosti 1 mg az 19 mﬁ, .
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FIGURE 1 Main-sequence and post-main-sequence evolutionary tracks of stars with an initial
compositionof X = (.68, Y = 0.30.and Z = 0.02. The location of the present-day Sun (see Fig.  2)




Proc¢ a jak vznikaji Cerveni obri
1. Narust zarivého vykonu jadra.
2. Existenci gradientu stfedni hmotnosti pfipadajici na jednu &astici p mezi jadrem a obalem

3. Existenci atmosférické npauly ktera je rostouci funkci teploty.
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Proc¢ a jak vznikaji Cerveni obri
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Podminky vzniku cervenych obru
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Odchod z hlavni posloupnosti
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Hvézdy s vodikovym slupkovym zdrojem
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Schoenbergova-Chandrasekharova limitni
hmotnost izotermického jadra

THE ASTROPHYSICAL JOURNAL

AN INTERNATIONAL REVIEW OF SPECTROSCOPY AND
ASTRONOMICAL PHYSICS

VOLUME 96 SEPTEMBER 1942 NUMBER 2

ON THE EVOLUTION OF THE MAIN-SEQUENCE STARS
M. ScESNBERG! AND S. CHANDRASEKHAR

ABSTRACT

The evolution of the stars on the main sequence consequent to the gradual burning of the hydrogen in
the central regions is examined. It is shown that, as a result of the decrease in the hydrogen content in
these regions, the convective core (normally present in a star) eventually gives place to an isothermal
core. Itis further shown that there is an upper limit (~ 10 per cent) to tge fraction of the total mass of
hydrogen which can thus be exhausted. Some further remarks on what is to be expected beyond this
point are also made,

1. General considerations.—The problem of stellar evolution is intimately connected
with that of energy production in the stars. Both Bethe and Weizsicker® showed that
the source of the energy radiated by the main-sequence stars is the transformation of
hydrogen into helium through the so-called ““carbon cycle.”” On the basis of the Bethe-
Weizsicker theory, G. Gamow?® outlined a picture of stellar evolution.

The Gamow theory is based on three fundamental assumptions: (z) the stars evolve
gradually through a sequence of equilibrium configurations; () the successive equilib-
rium configurations are homologous; and (¢) the nuclear reaction continues to take place
until the entire hydrogen in the star is exhausted.




Schoenbergova-Chandrasekharova limitni
hmotnost izotermického jadra

J The reason for this maximum in stable isothermal core
mass 1s baﬂically the virial theorem.

d Maximum fraction of mass in core (Schoenberg and
Chandrasekhar, 1942):

M

Hisoth. core

2
Misoth. core ~0 37[ Henvelope }

061

=0.37
1.34

2
) =(0.08 for the Sun




Schoenbergova-Chandrasekharova limitni
hmotnost izotermického jadra
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Schoenbergova-Chandrasekharova limitni
hmotnost izotermického jadra

Maximalni hmotnost izotermického jadra M; vzhledem k celkové hmotnosti hvézdy

2
L ~0,38 (";’b) . Izotermické jadro je prevazné slozeno z helia Y = 0,98, Z =
]

0,02, u; = 1,3. Obélka je pfedev§im ionizovany vodik X = 0,71, Y = 0,27, Z =

) 2
0,02, pop = 0,6. Dosadime - = 0,38 (2£)" = 0,08. Je-li v izotermickém jadru

hv
vice nez 8% celkovée hmotnosti hvézdy, stane se nestabilni a zafne se jadro
smrstovat.

2
3X+0,5Y+1°

Pi1 pekroCeni nastane smr§t'ovani heliového jadra, u; T - M; L, u =




Schoenbergova-Chandrasekharova limitni
hmotnost izotermického jadra - uloha

Uloha: Hvézda je formovana pii1 pocateCnim chemickém slozeni X =

LS V=02M0 7
L £

7y I U,

!)
v,uU<L,

,63 . V jadru prob¢hla pfeména vodik — helium. Nasledné

=

)

y
IR
-

M.
uj =1,34, dosazeno ﬁ = (0,08 .

Uplatiiuje se tzv. zrcadlovy efekt mezi jadrem a obalem, smrst'ovani
jadra — expanze obalky, expanze jadra — smrsStovani obalky. Jadro se

smrst'uje, zahiiva, obalka expanduje, polomér R T .
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Odchod z hlavni posloupnosti
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Casova $kala p¥i odchod z hlavni posloupnosti
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Casova $kala p¥i odchod z hlavni posloupnosti

Casové &kéla vivojovfch etap pfi odchodu hvézdy z hlavni posloupnosti

Body Doba trvani Vivo jova etapa
v rocich
1 -2 6,44-10" hofeni vodiku v jadfe
2 - 3 2,2 -1UE celkové smri&tovéni hvézdy
g - 4 1,34-103 horeni ve vodikovém slupkovém zdro ji
PR 0,8 - 10° roz&ifovéni konvektivni ob&lky
5 = 6 0,5 - 10° rudy obr
6 - 7 6,0+ 10° hoieni helia v jadfe
T« 8 1,0 - 10° zénik konvektivni obAlky
8 - 9 9,0 - 10° hofeni helia v j4dfe je v maximu
9 - 10 1,0 - 10E opétné rozsirovani konvektivni obalky




Casova $kala doby pobytu na HP a ve stadiu ¢ervenych
obru

Doba pobytu hv&zd na hlavni posloupnosti a ve stadiu gervenjch obri
a veleobrll pro rltizné hmotnosti '

Hmotnost hvézd Doba pobytu na hlavni Doba pobytu ve stéadiu
posloupnosti étervenfch obrd, veleobrd

wL

v o v rocich v rocich

64 2,5-10° 5 + 10"

32 4 - 10° 1,5-104

15 1 - 10" 2 « 107

10 2 - 107 ¢ - 108
5 7 - 10° 2 - 107
3 2 . 108 7 - 107
1,5 1,5-107 4 - 108
1,0 7 - 10° 4 - 20°
0,75 2 . 10" %
0,5 1,2-10*

Vypol&ty nebyly provadény.




Absolute magnitude

Odchod z hlavni posloupnosti
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L 1 Temperature (K}




Kulové hvézdokupy - Cerveni obri




Kulova hvézdokupa M 55 - Cerveni obri
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f-Ilgh Mass Star Evcjliu“i@nary_'rraék (9 solar mass)
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Planetarni mlhoviny

pi'1 hmotnosti jadra hvézdy mensi nez 1,4 Ms pi1 pruchodu pasmem
nestability se formuje vné;si obalka, ktera priblizné 20 tisic roku
obklopuje hvézdu, rozpina se, vznika

tzv. planetarni mlhovina M 72 Helix - hlemyzd’




Planetarni mlhovina M 57

r =700 pc
t =20 000 roku
v =30 km.s3*

modra barva
a OIIl 500.7 nm




Planetarni mlhovina Abell 39




Vznik planetarni mlhoviny




Planetarni mlhoviny




Bili trpaslici
5.1. Bf1{ trpaslici

Pfi hmotnosti jadra hvézdy m< 1,4 m@aa v zavéreénych vivojo-
vych stadiich hvézd formuje vnéjsi obalka, kterd v prib&hu pribliZné
10 = 20 tisic rokid obklopuje hvézdu jako planetérni mlhovina a déle se
pomalu rozéifuje do okolniho prostoru. Jadro se smrituje na polomér Fé-
dové 107 m a z hvdzdy se stava bily trpaslik. Uvedenym zpisobem zakontu-
jo sviij vyvoj asi 95 % hvézd, R{ly trpaslik Je hvézda stabilni konfigu-
race, tlakova sila vyvolan 'ﬁagenarnvanym elektronovim plynem je v Irove

i

rovéze s gravitadéni silou.
ekl e mYarmar w1 ﬂf." nhﬂl’!l‘l‘ﬁ’ V?.t-nh




Bili trpaslici — elektronova degenerace

When a gas becomes extremely high in density, the atoms are not as
free to move and they become degenerate.

pri p > 10 °kg.m™ nastava elekt)
degﬁfnera :

sihosti degenerovaného pl
teploté

Normal Gas Degenerate Gas

the result is that you can increase the temperature of the gas (the
atoms can wiggle more) but the pressure stays constant (they have
no where to move).




Tlak v nitru hvézd pri elektronové degeneraci
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Tlak v nitru hvézd pri elektronové degeneraci

Pro¢ i chladny’® elektronovy plyn ma tlak? A pro¢ je jeho tlak, jak uvidime, dokonce hodné velky? Je
to proto, Ze elektrony se fidi kvantovou mechanikou. Pfesné se tlak elektronového plynu pocita ve
statistické fyzice; zde naznacCime jednoduché priblizné odvozeni, viceméné na stfredoskolské trovni.

Jestlize je vlatce N elektron( v objemu V, pfipada na kazdy elektron objem V/N. Elektrony jsou
fermiony a podle Pauliho vylucovaciho principu tedy nemohou byt dva ve stejném stavu. Muzeme si

predstavit, 7e kaidy elektron vlatce je vmalé krychlicce o strané Ax=3/(V/N).

Elektron zavieny v malé krychlicce ovSem nemuze byt vklidu. Podle Heisenbergova
principu neurcitosti, kdyz je jeho poloha urcena s presnosti Ax, musi mit jeho hybnost e.f};-’-
(vx-ovém sméru) neurcitost Ap_, pficemi AxAp, >h/2 . Stiedni velikost slozky
hybnosti v x-ovém sméru, | p,|, je pfitom dana pravé neuréitosti Ap . >’ Dostavame tedy ax
1
h h(N)\3
plr=—==|= (29)
2Ax 2\ V

Stredni velikost x-ové slozky rychlosti je

v

X

Pl fm. (30

Ax

Ax




Tlak v nitru hvézd pri elektronové degeneraci

kde m. je hmotnost elektronu. MUzZeme si predstavit, Ze elektron se v krychlicce odrazi od pravé a
levé stény®®; doba mezi nasledujicimi odrazy od pravé stény je At=2Ax/’vx|. Podet ndrazu na

danou sténu za sekundu je tedy 1/Af = |Ux |/(2Ax). PFi jednom narazu preda elektron sténé hybnost

vx

2‘%' , za 1 sekundu tedy 2|px‘~1/At = ‘px /Ax . Tomu je, podle prvni véty impulzové, rovna sila

plsobici na sté&nu krychlicky. Tlak p ziskdme vydélenim plochou stény krychli¢ky, tedy (Ax)’.

** Uvédomte si, 7e uvedena dolni hranice hustot odpovida tisickrat vétsi hustoté, nez ma voda. | nejhustsi
znamy prvek, osmium, ma hustotu 22,59-10° kg/m”. Aby se vyrazné projevil tlak elektronového Fermiho plynu,
musi byt latka opravdu hodné stlacena.

55 AR i » . . r w £ » W W . r s
To neni Zadné pejorativni oznaceni, jde o Cisté technicky termin. ©

*° P¥i podminkach, které panuji v bilych trpaslicich, je Fermiho teplota fadu miliard Kelvini — takze i elektronovy
plyn o teploté stovek miliont stupnt mizeme z hlediska degenerace vlastné brat za ,chladny”.

X

>’ Plati (Apx )2 = <px2>—(pT )2 . Pfitom stfedni hodnota pyx je <p >= 0, protoze elektron se pohybuje stfidavé

doleva a doprava. Velikost slozky hybnosti v x-ovém sméru, |Pr , bereme jako odmocninu se stredni

pl=y(p2).

58 4 - - 4 - W s w - ~ rd ol - s s s

Ve skuteénosti myslena krychli¢ka v latce samozifejmé nemd stény, jde o nazorny model pro odvozeni tlaku.
V tomto modelu by se samoziejmé elektron odraZel i od ostatnich stén, pro nasi uvahu si staci vSimat jen
pohybu ve sméru jedné osy.

kvadratické slozky hybnosti,




Tlak v nitru hvézd pri elektropnové degeneraci

Dostaneme
p=|p]v.|/ax)’ . (31)
Po dosazeni (29) a (30) a vztahu pro Ax odtud plyne
pa (XY -
dm, \ V

N/V je hustota pocCtu elektron(. Tu miZeme vypocitat z hustoty hmotnosti p latky hvézdy. Hmotnost
je dana prevainé nukleony. Pocet nukleonl pripadajicich na jeden elektron oznacfime .. (V latce
hvézdy je priblizné dvakrat vic nukleont, nezZ elektront, takZe u. = 2.) Na N elektront tedy pripada
pe N nukleond; jejich hmotnost je ue N m, (kde m, je hmotnost nukleonu®). Hustota latky je tedy
p=uNm/V, 6 odtud N/V = p/(u,m,).Po dosazenido (32) vychazi, Ze tlak zavisi na hustoté jako

3
p=kp’, (33)
kde k = hz/(4y€5’"3memn5/3). PFesny vypocet pomoci statistické fyziky dava ponékud jinou hodnotu

konstanty k,*° oviem zavislost tlaku na hustoté latky vychazi se stejnou mocninou: tlak je Gmérny p°".

Tento vysledek ovSsem plati jen v pripadé, ze se elektrony pohybuji rychlostmi malymi v porovnani
s rychlosti svétla. (Vztah (30) je vztah newtonovské fyziky!)




Tlak v nitru hvézd pri elektronové degeneraci

Z (29) je ovSem vidét, Ze pfi zvySovani hustoty roste hybnost elektronl. Rychlost elektronl ale
nemuze presahnout rychlost svétla, maximalné se ji mlzZe pribliZovat. PFi vysokych hustotach jiz tedy
Ux ve vztahu (31) prakticky neroste — a muzZeme si rozmyslet, Ze ve vztahu pro tlak tim prijdeme

o faktor p”3. V ultrarelativistickém pripadé (kdy se elektrony pohybuji témér rychlosti svétla) tedy
tlak s rostouci hustotou stoupa pomaleji, jen jako
| 4
p=kp®.*® (34)

Vypocet ze statistické fyziky ukaze, ze relativistické efekty jsou podstatné pfi hustotach vétsich nez
asi 2:10° kg/m”>.

Bili trpaslici jsou hvézdy o hmotnostech zhruba hmotnosti Slunce a rozmérech srovnatelnych
s rozméry Zemé — tedy zhruba stokrat mensSich, neZ rozmér Slunce. Jejich hustota je tedy fadové
miliénkrat vy33i, nez hustota Slunce, ¢ili Fadu 10° kg/m>. Tlak dostate¢ny k zamezeni daliho
zmensovani v nich ma pravé elektronovy Fermiho plyn. Po ,vyhoreni” termojaderného paliva se
jednou bilym trpaslikem stane i nase Slunce.




Tlak v nitru hvézd pri elektronové degeneraci

Pro tlak degenerovaného elektronového plynu plavtl oustuy vaws

P = -F f(*f + X]?] | (5.1.1)1

2
kde funkce £ se méni od K, .?3 pfi nizk§ch hodnotéach ? do K, ?3 pii
vysok§ch hodnotéach -
Vv nerelativistickém piipadé&, jak bude déale odvozeno, plati vztah

3
- 5.1,
P‘K-l?r (5.1.2)
kda Kl je konstanta.

pro relativisticky pFipad plati vztah

P = K,_ Q3 i (5.1.3)

kde K2 je konstanta.

Pfipominame, Ze tlak degenerovaného plynu nezavisi na teploté a na
rozdil od stavové rovnice pro ideélni plyn je zavislost mezi tlakem a
hustotou vyrazndjsi. To je pifirozené, nebot tlak je amérny koncentraci
gastic a jejich rychlosti, koncentrace tastic je Umé&rna hustot® a rych-
lost &astic deganerovaného plynu roste soucasné s hustotou, nebol v dis=-
ledku platnosti Pauliho principu roste potet Castic pohybujicich se

velkymi rychlostmi.

Kritériem pouzitelnosti rovnice (95.1.2) pro degenerovany plyn jyﬁ¢mdbxé o8 ‘qh _
jeji srovnéni se stavovou rovnici (3.1.1.1) pro nedegenerovany ided&lif, , . iccct n > A gT
plyn. Podminku degenerace plynu lze vyjadfigrnerovnosbi : ‘
A , , “t
1 p) ! ' l&




Bili trpaslici — spektrum

Vega ADV

- white

40En B " dwarf

He 3370 HBE4102

»  White Dwarfs — DO, DB, DA, DF, DG, DM, DC

e (lassifications NOT analogous to MS - reflect compositions, not temperature
—~ DA - hydrogen lines (no other lines, pure H atmosphere)
— DB - neutral He lines (no hydrogen at all, pure He)
—~ DO - ionized He lines (no hydrogen at all, hotter DBs)

— DC - continuous spectrum, no lines
- DF, DG, DM ...




Bili trpaslici

Cooling white dwarfs
as seen f'*-} the [sothermal

Hubble Space Telescope Interior Temperature

7, 1% M ]
’{"' e _—;r‘ | L‘\'mr
IKY | M

Ez%Mszi b ﬂkT

2| 12m,,'|
E~8x10"J

'\-'I;lxa‘ : lI,—i “~'m|.1|' i\'I,!“.'ﬂ;"'y
I 108 K

White Dwarl

T'his image was copied from H. Richer (UBC) and NASA. | 1me “'i m L o |1 0)- ‘: I

Go to http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod/ap9 71 102, him! i et
0)
for the updated and corrected version. 1S 1 x 10 vears




Bili trpaslici




Model bilych trpasliki

Zatneme tim, Ze si zvolime tlak, jaky bude v centru.®® Z tlaku spocteme hustotu (vyjadiime ji ze
vztahu (33) nebo (34) podle toho, jestli bereme klasicky nebo ultrarelativisticky pfipad) a z hustoty
spolteme hmotnost vrstvy obepinajici stfed. (Tésné u stfedu to bude koule o poloméru Ar.) Z rovnice
hydrostatické rovnovahy (27) ur¢ime gradient tlaku a z néj pokles tlaku Ap. Tim jsme ziskali tlak pro
r=Ar.

A dale uz se vSe opakuje: zname tlak p(r) v misté vzdaleném r od centra. Z néj spocteme hustotu p a
z ni hmotnost vrstvy o tloustce Ar, ta bude AM =47r°Arp . Pfi¢teme ji k hmotnosti M od centra do

poloméru r. ®* A uz mame vie pro pravou stranu rovnice hydrostatické rovnovahy (27), ta nam da

Mp Ar. A tlak ve vzddlenosti r+Ar

2

gradient tlaku @-; pokles tlaku tedy bude Ap&iigAr.—_—G
dr dr r

dostaneme jako p(r+Ar) = p(r)+ Ap . Zndme tady tlak v misté o néco dal od centra hvézdy ... a vse

opakujeme. Kdy skonéime? AzZ tlak poklesne k nule, to uz jsme na povrchu hvézdy.




Bili trpaslici
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Bili trpaslici

r = ". + Ar l.
AP | |
A "{77). .y (e

o 0 (}. +4)




Bili trpaslici
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Circumference (cm)

Bili trpaslici - Chandrasekharova limita

T I i .
Exact calculation.

Maximum

White dwarfs in
visual binaries: 2.0
40 Eridani B

mass = 1.44 M,

Radius decreases

Qs moss increases

— )
| ? Sirius B o
.“,f T ....
D | " L. L R ) - 8 N :
0.01 0.1 1 10 0 0.5 1.0 1.5
Mass [M_)
Mass (solar masses) o)
— Relativistic

""" Non-relativistic




Bili trpaslici
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Bili trpaslici - stavba

Stavba bilych trpaslikil se lisi od stavby klasickych hvézd hlavni
posloupnosti. Vnitrni ¢ast bilych trpasliki je sloZena z degenerovaného
elektronového »nlvynu, jehoZ hustota v centrdlnich oblastech dosahuje aZ
10? kg m™2, ve vnéjsich oblastech hvézdy zhruba 10° kg m~ >, Hvézdna
lidtka je prihlednda pro prochaze jici zareni, nebot v degenerovaném plynu
je prevaina vétsSina energetickych hladin obsazena, PFi absorpci zareni
tudiZ nemiZe dochézet k prechodu elektroni mezi energetickymi hladinami,
coZz je zékladni zdroj opacity u hvézd hlavni posloupnosti. Pouze maly
poéet elektrond s velkou energii mizZze jesté prechézet mezi hladinami,
proto opacita hvézdné latky bilych trpaslikd dosahuje nizk§ych hodnot,.
Hvézdnd létka se dale vyznaéuje velmi dobrou tepelnou vodivesti, Vzhle-
dem k nizké opacitdé a velmi dobré tepelné vodivesti degenerovaného
elektronového plynu je teplota v nitru bilého trpaslika témér konstan-
tni, nebot se rychle vyrovnava.

Povrchova vrstva tvorici nékolik prucant poloméru, je sloZena
z nedegenerovaného idealniho plynu s vysokou opacitou. Tato vrsiva za-
drZzuje tok tepelné energie z nitra a je v ni{ velmi vyrazny teplotni

gradient, teplota klesa z 10 K na 1U4 K na povrchu hvézdy.




Bili trpaslici - stavba

V povrchové vrstvé se zachoval vodik, pfibliiné do 0,05 %, mohou
zde probfhat termonukledrn{ reakce. Mala tlouiika této vrstvy objasnuje, |
proé¢ v bilych trpaslicich se uvolnuje tak mélo energio, prestoie teplo=-
ta je stejnd jako u klasick§ch hvézd hlavni posloupnosti. Pevrchové
vrstva vyzafuje energii na tukor ochlazovéni, nebol vnit#n{ energie
z nitra hvézdy pomalu prostupuje pfes mélo pridhlednou vrstvu,

Celkové mnoZstvi vnitfni energie v bilém trpasliku lze pfibliZné
uréit pomoci nésledujici aGvahy. V 1 gramu jednoatomového plynu je mnoZ-
8 AT

stvi vnitfni energie, které je rovno T . kda{fu je stredni

molekulovd hmotnost plynu, skléadajiciho se ze zbytki atomd - iontd, jeZ
zGstaly po ionizaci elektronli. Vztah pro celkovou vnitfni energii ve

hvézdé mé tvar
W o= 3 AL 4 (5.1.30
1 p
PFibliZné jednoduché vyjddfeni vztahu pro teplotu v nitru bilého
trpaslika lze odvodit za pfedpokladu z&fivé rovnovahy ve vnéjsich ne-
degenerovanych vretvach bilého trpaslika, kde opacita je {fna Kramero=-

vim zédkonem (3.1,3,2), ve kterém plati zavislost 2 “J'Tli Podle Kapla-
na [3] vztah pro teplotu v nitru bflého trpaslika stanovenou pomoci
svitivosti a hmotnosti ma tvar . 2

-

ML e Y
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Bili trpaslici
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Vyvoj bilych trpasliku - ochlazovani
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Vyvoj bilych trpasliku - ochlazovani
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Vyvoj bilych trpasliku - ochlazovani

Cooling of White Dwarts

* no nuclear fuel source
« large supply of internal heat
* just cools at constant radius

| 0.25 My |« 0.6 solar mass star declines
i Main 2> to 0.1 solar Lin20x 10°y
_lolq TMg X o - t0 0.01 solar L in 300 x 10° y
- - 0 0.001 solar L in 10° y
3 g0 - old white dwarfs are difficult
y 5 to detect
1074
] ﬂi}l.GDﬂ 30,':]9{} 1 D,IID{}C* 3,{'_;!'_']0

Temperature [K]




Z.avislost mezi hmotnosti a hustotou, degenerované hvézdy

| R~ (Q=12) kan
w,MhJ" (‘f, S- 2'5) m‘
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Neutronoveé hvézdy

Ct+ P =0+ Yy
nsbrowiree
| P~404°f%
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Neutronoveé hvézdy

dp _ _M@)p()
= 2
dr r

Tolmanova-Oppenheimerova-Volkovova rovnice,

dp o (M(r)-|— 47rr3p/cz)(p+p/cz)
dr r(r—ZGM(r)/cz)

relativisticka rovnice hydrostatické rovnovahy




Vznik neutronovych hvézd

Hustota latky v bilych trpaslicich je vrozmezi asi 10’ ai 10" kg/m>. Muaze néjaky mechanismus
zabranit gravitaCnimu zhrouceni hvézdy pri jesté vyssSich hustotach?

Elektronovy Fermiho plyn na to nestaci — vyse jsme vidéli, Zze neudrzi v rovhovaze hvézdu s hmotnosti
vy$si, nez Chanderasekharova mez. Navic pfi vysokych hustotach zacne byt energeticky vyhodné, aby
probéhl tzv. inverzni beta-rozpad, tj. aby elektron reagoval s protonem; pfi této reakci vznikne
neutron a neutrino.’® Nazorné si mizeme predstavit, Ze elektrony jsou ,vtlaéovany” do jader a reakci
s protony utvareji neutrony. Elektronl tedy v latce ubyva, a to pfirozené tlak elektronového plynu

snizuje.”’ P é=>n+V

Pfi vysokych hustotach uZ je latka tvorfena prevainé neutrony, s malou pfimési protonl a elektronu.
Neutrony pritom z atomovych jader , odkapavaji“ a pohybuji se v latce jako €astice plynu. Ovsem jde
také o fermiony — a neutronovy Fermiho plyn tedy urcité ma tlak, podobné jako tomu bylo u
elektronového Fermiho plynu. Pro nerelativisticky neutronovy plyn zavisi tlak na hustoté analogicky,
jako tomu bylo ve vztahu (33):

5

p=Fkp3, (35)

kde k =5,4x10°Pa/(kgm™)*”> .7® A pravé tlak neutronového Fermiho plynu (resp. jeho gradient)
je tim, co maZe zabrénit daléimu hrouceni hvézdy p¥i velmi vysokych hustotdch Fadu 10" kg/m’
a vyssich.

Neni na to sam. Hustota asi 2,7-10" kg/m’ je hustotou atomovych jader.”” P¥i vy$sich hustotach je
silnéd jadernd interakce nukleoni odpudiva a prispiva vyznamné ke zvySovani tlaku.




Neutronoveé hvézdy

Pro maximalni moZnou hmotnost neutronovych hvézd se uziva nazev Tolmanova-Oppenheimerova-
Volkovova mez (TOV mez). Uvadi se pro ni hodnota asi 2 Mp ptipadné lehce vyssi, nékdy aZ asi
2,3 Mo.* | v tomto pfipadé jsou hmotnosti blizké tomuto maximu pozorovany.®

Vétsina neutronovych hvézd se svou hmotnosti pohybuje mezi uvedenymi extrémy, vétsinou
v oblasti blizké 1,4 Mo.

Hmotnosti neutronovych hvézd jsou v rozsahu 1 azZ asi 2,2 Mo, ,,typickd hmotnost” je 1,4 Mo.
Polomér neutronovych hvézd je asi 10 az 15 km; ,typicky polomér” je asi 11 aZz 12 km.

Hustota latky v neutronovych hvézdach je extrémni, pfevysuje i hustotu v atomovych
jadrech.®

Gravita&ni zrychleni na povrchu je Fadové stomiliardkrat vétsi nez na povrchu Zemé.™

Magnetické pole neutronovych hvézd je extrémné silné, 107 a7 10° T.>* Neutronové hvézdy
s extrémné silnym magnetickym polem zvané magnetary maji pole s indukci az 10 T.

Kratce po svém vzniku je neutronova hvézda velmi horkym objektem, s teplotou stovek
miliard stupnU. Rychle (v fadd dnt) ovSem zchladne na teplotu fadu miliard stupnd, pak uz
pomaleji (v fadu let) na teplotu radové milién stupnd.




Vznik neutronovych hvézd

Neutronové hvézdy vznikaji z hvézd o hmotnosti asi 8 az 25 Moe. V zavérecné fazi jejich vyvoje zatne
vlivem gravitace kolabovat jejich jadro o hmotnosti prevysujici Chandrasekharovu mez. Je to proces
velmi rychly, fakticky volny pad. Az toto kolabujici jadro dosahne hustot fadu 10" az 10*® kg/m’ (tedy
hustoty atomovych jader nebo vyssi), je kolaps zastaven tlakem neutronového Fermiho plynu a
odpudivymi silami nukleon-nukleonové interakce. Ohromna energie ziskana ztohoto ,volného

“>2 se pfeméni na vnitfni energii, latka se tedy extrémné zahieje. Na Ukor této energie mohou

padu
probihat reakce elementarnich castic produkujici vysokoenergeticka neutrina. Ta se Sifi ven a
predavaji svou energii obalce (zbytku hvézdy kolem zkolabovaného jadra). Navic se z jadra Sifi rdzova
vina. Energie prfedana obalce je tak velka, Ze obalka se prestane smritovat a zacne expandovat — a to

velkou rychlosti, a faddu 10* km/s. Obdélka je horkd a zafi — na nékolik tydni mGze prevysit svitivost




Inner crust:

nuclei + neutrons + e

"pasta" structures

Neutronové hvézdy — stavba

6 - 4 -
~10 gem ~2x10 gcm;

11
~4x10 gcm

.._]

Atmosphere

Quter crust:

nuclei + e

Inner core:

Meson condensates ?
Hyperons ?

Quarks ?

~ 10 km




15 km
1,5 Mg
10K

Neutronova hvézda




Neutronove hvézdy

pri p > 10 > kg.m™ nastava neutronova degenerace

neutronizace ¢ +p —>n-+v,

Meutronoveé hvézdy
Histe, gravitatné vazane objekty, slozena z vetsi casti z neutrond, vznikaji zhroucenim

vnitrku velmi hmotnych hvezd pri vybuchu supermovy.

jadrmo, supratekute neutrony, zhytky jader,
protony a ultrarelativisticke degenerovans alektrony

milimetrova, velmi
=" horka atmosféra

vna) 51 kura, elektronova degenerace, hmotnost: 1.3 Slunce
nautronova suprakapalina polomgar: 10 - 18 km
temer idealni koule

povréhova teplota: miliony "C

rychlost rotace: az milisekundy

pocel mamych: vice nez tisic

vyrazné gravitacni a magnetické pole neutronovych hvézd




Neutronove hvézdy

» srovnani neutronovych hvézd a obru basnikem

Jan Neruda
Pisne kosmicke

Tot’ proste tim: ty malicke
z jadrného jsou fladru,

ale ty velke a poslusné

jen z plynovych jsou hadrii.




Objev pulsaru - neutronovych hvézd

® Don’t look in the opticay . \?

..-_:.'_ -rvt;--d: '.-_':':._-_.E_--_:_e_'-?" -.:- _— - —-.-‘| ]"_] CE] 'I.".

.......

.......

e ) radio astronomers at

.............

.........

Cambridge (Jocelyn Bell

and Tony Hewish)

recording intensity of radio

waves from several stars

Nobelova cena za fyziku A. Hewish 1974

e CP 1919 (how known as
PSR B1919+21) seen to

have a period of 1.337 s.




Neutronové hvézdy - pulsary

¢ 1968: T.Gold & F. Pacini

« Magnetic axis is tipped to
rotation axis

* Charged particle can move along
magnetic field lines only
- escape along open field lines
- trapped along closed field lines




Neutronova hvézda - model




Neutronova hvézda model




Majakovy model pulsaru

4 Osa rotace

|
Magnetické

Osa myg. pole

.;;;5;:-::25555555;;; ____ F' fatok " Iy“ .
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Pulsar 1913+16

Slavny je pulzar PSR 1913+16. Jde o prvni objeveny bindrni pulzar, tedy dvojhvézdu tvofenou
neutronovymi hvézdami.'® Poskytl totiZ prvni, byt nep¥imy dlikaz existence gravitaénich vin. Podle
obecné teorie relativity totiz dva kolem sebe obihajici objekty musi vyzafovat gravitacni viny. Ty
odnaseji energii; v dusledku toho se obé slozky dvojhvézdy k sobé musi pomalu priblizovat. U daného
binarniho pulzaru je pfiblizovani vyznamné, protoze obé neutronové hvézdy jsou blizko sebe (jejich
nejmensi vzdalenost je necelych 750 tisic km, tedy srovnatelnd s polomérem Slunce) a doba obéhu je
proto kratka (necelych 8 hodin). Hmotnost obou neutronovych hvézd je pfiblizné 1,4 Mo.'®
,Vyznamna zména“ periody oviem znamena asi 76,5 pus za rok — ale i takovouto hodnotu se podafilo
spolehlivé zméfrit. A co je dllezitéjsi, teoreticka hodnota, kterou pro vyzarované gravitacni viny a
z nich plynouci zménu periody obéhu predpovida obecna teorie relativity, se shoduje s hodnotou
uréenou z pozorovani. Jiz davno pred tim, neZ byly gravitacni viny detekovany na Zemi, tedy podal
binarni pulzar PSR 1913+16 astrofyzikalni dlikaz, Ze tyto viny opravdu existuji. O vyznamnosti tohoto
dikazu svédci fakt, Ze Hulse a Taylor byli za objev daného pulzaru odménéni v roce 1993 Nobelovou

cenou.'?’

OTR, existence gravitacnich vin...




Krabi mlhovina




Vznik Krabi mlhoviny




Vznik Krabi mlhoviny




Krabi mlhovina

vznik 1. 1054
B =2 kpc,d=3pc
hmotnost 3,5 Mg
pulsar 1,4 Mg
P=0,033s
L=5.10°"W
Vexp = 1 500 km.s™!

vodikove Cary - II typ
SUpErnovy




Expanze Krabi mlhoviny
snimek v ¢are H,, |
z Mount Palomar
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Vznik neutronoveé hvézdy — pulsaru

1 arcmin- -

Krabi mlhovina - M 1




Pulsar v Krabi mlhoviné

ubytek Kinetické rotacni energie = vyzarena energie

dE dE

rot — zar

dt dt

zarivy vykon Krabi mlhoviny % =-5.10'W
t

- odpovida zméné rotacni energie za sekundu
rotujici magneticky dipdl, ve vnitini ¢asti mlhoviny

produkce vysoce energetickych elektronu




Pulsar v Krabi mlhoviné

Pro¢ ma takové extrémni vlastnosti ?
jeho vznik - zakon zachovani momentu hybnosti L =mrv

pii M = 1,4 Mg, R =10 km, P = 0,033 s, dP/dt = 4.10-13
moment setrvacnosti tuhého télesa - koule J= %MR2

\"4 r [J [J 1 4 [ — 1 12
rota¢ni kineticka energie £, =—-Jw

2
2n
uhlova rychlost « = >

zména rotacni energie

dErot — —_]TZMR P -3 dP
dt 5 dt




Vlastnosti neutronovych hvézd
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Vyvoj neutronovych hvézd
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Supernovy — prehled historie

Jahr Sternbild Dokumente Entfernung Helligkeit | Bezeichnung
185 Zentaur China, Rom 3300 L. -2 mag RCW 86
393 Skorpion China ? -3 mag CTB 37 A/B
1006 Lupus _Japan, China, 6600 L. -9 mag PKS 1459-41
Agypten, Europa
1054 Stier China, Anasazi 6000 L. -6 mag Krebsnebel -
1181 Cassiopeia China, Japan ? -1 mag 3C 58
1572 | Cassiopeia Tycho Brahe 10000 Lj. -4 mag 3C 10
1604 | Ophiuchus | Johannes Kepler | < 20000 Lj. -2,5 mag 3C 358
Krebsnebel:
Bild im sichtbaren Bereich
der SN 1054 Uberreste
o Historische Supernovae




Vznik supernov jejich klasifikace

= Typ Ib, It — podobne jako typ II. Staré masivni hvezdy, ktere vhvem hvézdneho
vétru nebo interakei s privodcem ztratity vrchni vrstvy.

II. typn — samostaing stara hvézda hmotmost 10-25 Slunci, po skonéeni termonukleamich
reakci (tvorba Fe) jadro gravitaéné zkolabuje (rychlosti fadove 10 (00 km/s behem nekohk
sekund) na nentronovou bvezdu, (kvarkovou hveézdu) nebo cenou dimm. Vnejsi vistvy json
padem na zkolabovane jadro extremne stlacemy, zahraty a pn vybuclm odvrzemy. 99%
energie z kolabujictho jadra je odnaSeno neuinny (elekincky neuiralni castice, ma temeér
malovon moinost, velice slabé mieraguje = motou).

= Béhem kolapsn jadra je za nékolik malo sekund uvolnéna enerpie ~108¢ ]| az1 50x vice, nez
ovolni Shince za 10 mmhard let sveho Zivota.

* Teplota zkolabovaného jadra pii vybochn supemovy 1000-10° K, teplota vnéjZich vrstew 2-
3 -10° K — mobhou probehmout reakee, pn kterych vemkay prvky tezsi nez 7elezo.

* V magi Galaxn dochaz k vybuch supernovy II. dmblm jednon za 25-30 let, vétZmou ve

spiralnich ramenech kde je velké mmoz=tvi prachm a plymu Naposledy byla supemova v
nasi Galaxn pozorovana v roce 1604.

Zaznamenans supemovy:

= 1054 (Cazsiopeia)

= 1572 (Krab)

= 1604 (Hadonos, pozledni pozorovana supemova v nasi Galaxn)

« 1885 (palaxie v Andromedé)

= 1987 (Velke Mepallanovo mracno) — podaitlo se detekovat vzmkla neutrma
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Klasifikace supernov

Supernova Classification
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6.4.2 SUPERNOVA CLASSIFICATION

observational:

# Tvpe I: no hydrogen lines in spectrum

e Type II: hydrogen lines in spectrum
theoretical:

o thermonuclear explosion of degenerate core

» core collapse — neutron star/black hole
relation no longer 1 to 1 — confusion

- T_‘.'PL‘ Ia {E'ri I.ill«\’_"'._i]': thermonuclear ﬂxplﬂﬁiﬂﬂ of whitc
dwarf

» Type Ib/lc (no 5i; He or no He): core collapse of He
star

¢ Tyvpe [I-P: “classical” core collapse of a massive star
with hydrogen envelope

¢ Tyvpe II-L: supernova with linear lightcurve
{thermonuclear explosion of intermediate-mass star?
probably not!)

complications
e special supernovae like SN 198TA

o Tyvpe IIb: supernovae that change type, SN 19931
(Type II — Type Ib)

» some supernova “types” (e.g., IIn} occur for both ex-
plosion types (“phenomenon”, not type; also see SNe

Ic)

o new types: thermonuclear explosion of He star (Type

Iab7)
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Supernovy

Fe II

Fen Hel

(a) SN 1987N (Ia), t ~ 1 week -
(b) SN 1987A (1), 7 ~ 1 week

(c) SN 1987M (Ic), t ~ 1 week

(d) SN 1984L (Ib), t ~ 1 week 1
il e acl 4 3 e
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Supernovy — klasifikace
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Ja nein

Supernovy — klasifikace

H - Limien ?

A=4102A, 4340 A,
4861 A, 6563 A

A

= 5800 A, . —
6150 A Si 1l - Linien ?

Ja nein

A=4471 A, 5016 A,
5876 A, 6678 A,

7066 A

Hel - Limen ?
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Supernovy la typ

prvni scénar - bily trpaslik, tésna dvojhvézda, prenos
hmoty z druhé slozky, narust hmotnosti % 107 — 107° Mg/rok
prekrocCeni Chandrasekharovy meze, nestabilita,

T ~ 3.10°% K hot{ uhlik, — T 1 =~ 10 K, spalovani explozivni, $if1 se
rychlosti 100 km/s, vznikaji Fe, Co, N1, S1, P, S,...exploze celého
bilého trpaslika, zjasnéni hvézdy o 1014 | plyn expanduje rychlosti a7
25 000 km/s, ve spektru chybi vodik (b.t. — C,0O), maximalni zarivy
vykon 10° Lg , Chandrasekharova mez je téméf stejna, po maximu
jasnosti exponencialni pokles v prubéhu radove meésice,

druhy scénar — srazka neutronové hvézdy a bilého trpaslika
- srazka neutronovych hvézd
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Puvod prvki ve vesmiru

ORIGINS OF THE ELEMENTS
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This periodic table depicts the primary source on Earth for each element. In cases where two sources contribute fairly equally, both appear.



Supernovy la typ




Supernovy Ia
srazka dvou neutronovych hvézd
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Supernovy

Fe II

Fen Hel

(a) SN 1987N (Ia), t ~ 1 week -
(b) SN 1987A (1), 7 ~ 1 week

(c) SN 1987M (Ic), t ~ 1 week

(d) SN 1984L (Ib), t ~ 1 week 1
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Supernovy Il. typu

predchudce ¢erveny. modry velebobr, = (10 — 25) M. nestabilni
stav, efekty obecné teorie relativity - T = 10 K . hustoty =~ 10'®

kg.m™> nejprve imploze. zhrouceni do jadra (1-2) Ms.
et+ e - v, +v,
e"+p ->n+v,

et+n - p+v,

neutrina odnasi energii

nasledné exploze, maximalni z4fivy vykon 10® Lg, rychlost expanze
(6 000 — 20 000) km/s. silne vodikove ¢ary ve spektru




Supernova 1987 A
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Supernova 1987 A




Supernova 1987 A

Neutrina se supernovy SIN1987TA

23. uinora 1987 byl ve Velkém Mag (11 poZoTovan
vybuch supernovy SN1987TA. Kamiokande zaznamenal 3 hodiny
pied optickym signalem shluk 11 pripadu béliem 13 vterin,
gof ?
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Interpretace: nentrina doprovazejici vznik neutronove hvézdy u

supernov tvpu Il v procesuw: e +p— i +n




Supernova 1987 A

Neutrina ze supernovy SN1987A
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Cerné diry - vznik

JostliZe se smr§tovani jadra hvézdy nezastavi pri elektronovém de-
generovaném plynu jako u bilych trpaslikid respektive pfi neutronovém
dogenerovaném plynu jako u ‘neutronovych hvézd a pokraduje déle, pak hvéz-
da pfechazi do stavu tzv. erné diry. Ta vzniké jako zavérecné stadium
vyvo je hvézdy pfi relativistickém gravitaénim smritovani - kolapsu hvéz-
dy, jejiZ hmotnost jadra v okamZiku smri§tovani prevySuje uréitou kri-
tickou hodnotu hmotnosti z int>rvalu 2,95 7?2 -:](11?%9. v zavislosti
na pfijaté stavové rovnici. PFi zrychlujicim se smrétovani jadra hvézdy
se uvolnuje gravitadni potencialni energie, jejiz podstatna cast je
z jadra hvézdy odnésena pbostfadnictvim neutrin,

Pokud pro polomé&r hvézdy plati, Ze r > 10 Hg, smritovani probihéa
rychlogt{ volného padu za Cas

t = (GJ’EG?]'Z. (5.3.1)

Uvedeny vztah lze zgednoduéen& odvodit z volného padu ¢astice na
povrch kolabujici koule o poloméru r, hmo tnosti ¥4 a hustotéd F . 2o zé=
kona zachovani mechanické energie pro jednotkovou hmotnost plati

i
4 rr)__
2 Mt
odkud upravou obdrZime 1
1

dt =(26’%) dr.  (5.3.3)

I (5«-&’-2}




Cerné diry - vznik

Trochu historie — aneb opravdu nejde ¢ernou diru popsat newtonovsky?

V jistém smyslu o existenci ,néeho jako Cernd dira” spekulovali uz fyzici v rdmci newtonovské fyziky.
John Michell** v roce 1783 prisel s myslenkou, 7e by mohly existovat hvézdy tak hmotné, Ze by z nich
nemohlo uniknout jejich vlastni svétlo. (Nazyval je ,temné hvézdy“.) Myslenka je v zasadé
jednoducha:

Unikova rychlost z povrchu télesa o poloméru R a hmotnosti M je

v= |2 =

3
R (37)

Je-li 2GM/R > ¢, je unikova rychlost vétsi, nez rychlost svétla. To znamena, Ze svétlo z povrchu takové

hvézdy nemuze nikdy doletét ke vzdalenému pozorovateli. Ten proto danou hvézdu nemuze vidét,

bude pro néj , ¢erna“.'*

Aby takova situace nastala, musi byt
2GM

5 g
C

i o

(38)

Nahodou zde vychazi stejnda hodnota, jako mame v TOV rovnici nebo ve Schwarzschildové metrice
(21), viz Schwarschildtv polomér (22). Je to ale opravdu spiS ndhoda, vlastnosti cernych dér rozhodné
nelze popisovat newtonovsky.'*




Cerné diry, gravita¢ni kolaps - historie

SEPTEMBER 1, 1939 PHYSICAL REVIEW VOLUME 56

On Continued Gravitational Contraction

J. R, OpPENHEIMER AND H. SNYDER
University of California, Berkeley, California

(Received July 10, 1939)

When all thermonuclear sources of energy are exhausted a sufficiently heavy star will
collapse. Unless fission due to rotation, the radiation of mass, or the blowing off of mass by
radiation, reduce the star's mass to the order of that of the sun, this contraction will continue
indefinitely. In the present paper we study the solutions of the gravitational field equations
which describe this process. In I, general and qualitative arguments are given on the
behavior of the metrical tensor as the contraction progresses: the radius of the star ap-
proaches asymptotically its gravitational radius; light from the surface of the star is pro-
gressively reddened, and can escape over a progressively narrower range of angles. In II, an
analytic solution of the field equations confirming these general arguments is obtained for the
case that the pressure within the star can be neglected. The total time of collapse for an ob-
server comoving with the stellar matter is finite, and for this idealized case and typical stellar
masses, of the order of a day; an external observer sees the star asymptotically shrinking to
its gravitational radius.




Cerné diry - vznik

Dosazenim za hmotnost ¥ = Lﬂ;—sﬂ a dal&i tpravou dostaneme vztah (5.3.1).
Pri r <€ 10 Rg Se stavajil vyraznymi efekty obecné teorie relativity
a k popisu dal&ihc smrifovéns volnym padem pouzi jeme povrchu jadra hvéz-
dy, pricemZ popis vSak nyni zavis{ na volbs vztainé soustavy, ve které
se nachazi pozorovatel, V pripadé, Ze pozorovatel Je ve vztaZné soustavs
spo jené 8 povrchem amréfujiciho Se Jadra, naméri tzv. vlastni &as. Zaree
gistruje, Ze od poééatku pohybu ze vzdalenosti r = 10 R do vZdalenosti
r = Hg ubdhlo radové nékolik sekund, idychlost smrzfovani vzrostla prak-
ticky aZ na rychlost svétla. Priichod pfes povrch sféry o Schwarzschildo=
vé poloméru probdhne okamZité, Pro vné jsiho pozorovatele, spo jeného se
vztaZnou soustavou kosmickych téles vné Serné diry, rychlost smritovéani
povrchu jadra hvézdy nejprve roste, ale potom se pohyb zpomaluje a pri
r —» R, rychlost kles4 k nule. Tasovy interval pfechodu povrchu jédra
hvézdy pfes povreh sféry o Schwarzschildové poloméru je nekone&né velky.




Cerné diry - vznik

Horizont cerné diry
2GM

v

C
povazovat za hranici ¢erné diry. Vyse jsme odvodili, Ze foton, vyslany na horizontu smérem ven, od
¢erné diry, zGstava na horizontu, je tedy vici Cerné dife i vuci vzdalenému pozorovateli v klidu.

se fika horizont ¢erné diry.'® Mazeme ho

Plose (sfére) o radialni souradnici s

Mozna namitka:
Pfirozené se muUZe objevit ndmitka, Ze foton se pfece pohybuje rychlosti svétla. Jak tedy muze
zOstavat v klidu?

139 Ale viaci cemu se pohybuije rychlosti ¢?

Foton se skutecné pohybuje rychlosti ¢, tedy rychlosti svétla.
VUéi inercidlnim systémUm. V gravitacnim poli, jak uZz jsme rozebrali v pfedchozi kapitole, musi jit o
lokdlIni inercidlni systémy™’ (viz téZ Dodatek B), napfiklad o lokalni inercidlni systém pozorovatele
padajiciho do ¢erné diry."* Vaci takovému pozorovateli se dany foton opravdu pohybuje rychlosti

svétla — presto vuci vzdalenému pozorovateli stoji.




Schwarzschilduv polomér

7, 2GM

% s ¢
v | "ot | ey | Ty |
Zemé 6-10°* kg 0,9 cm 6-10° km 1-10°
Slunce 210 kg 3 km 7-10° km 4-10°°
bily trpaslik 2:10% kg * 3 km 6-10° km 5.10™
neutronova hvézda 3.10%° kg 4 km 12 km 0,3




Cerné diry - vznik

~ . —— gy = T SATAAA mRewsrAAUY YU PWAVMTL WU U [I®R0ONECHe 'ﬁ'ﬂll?.
Charakter reseni rovnic popisujicich gravitaéni pole ve sféricko=-

symetrickém pfipadé byl nalezen K., Schwarzschildem. Podle Jeho resSeni
Je zavislost poloméru kolabujici hvézdy na ¢ase z hlediska vztazné
soustavy spojené s vné jSim pozorovatelem dana vztahem

_ c(fd=¢t)
r= R? + (n - R?) e Ry (5.3.0)

kde 1 Je polomér hvézdy v lase tl a ve vztahu se predpokladéa, Ze
(ry _'Eg}<${ Hg‘ Ze vztahu vyplyvéa, Ze z hlediska vnédj&iho pozorovatele
pfi pFibliZovéan{ r~—a-qg rychlost smritovéni se asymptoticky zmensuje
k nule. Schwarzschildove FfeSeni kolapsu nerotujfci hvézdy vede k tomu,
Ze pohyb kaZdého bodu na povrchu kolabujiciho jadra je zkoumén jako
volny pad ve sréricku-symutrinkéﬁ gravitacnim poli.

HovnéZ svitivost kolabujici hvéfdy klesa s casem podle vztahu

- = t ~¢)
L = L @ 3623’ ( : | (5.3.5)

kde L, je svitivest hv&zdy v &ase tl' pFi t—»o® svitivost L—0,




Cerné diry, charakteristiky

Jaké mohou byt obecné ¢erné diry?
Zajimavym vysledkem Fady praci je zjisténi, Ze ¢erné diry musi byt vlastné velmi jednoduché, a staéi je
popsat jen tfemi parametry (!).

Pfi gravitacnim kolapsu se totiz prakticky viechny nesymetrie*® jednak vyzafi pry¢ (gravitaénimi
vinami) a jednak ,skryji“ pod horizont. Viysledna Cerna dira je pak charakterizovana jen tfemi &isly:

e hmotnosti M,

¢ momentem hybnosti L,

e nabojem Q.

Zadné dali charakteristiky uz ¢ernd dira nema.™ Podle pfisluinych Fegeni Einsteinovych rovnic

nesou proto obecnéjsi erné diry nasledujici ndzvy (uvadime i sféricky symetrické pfipady):
* Schwarzschildova Cernd dira (sféricky symetricka, charakterizovéna jen svou hmotnosti M),
* Reissnerova-Norstromova €erna dira (sféricky symetricka, ale nabitd, charakterizovand M a Q),
* Kerrova Cerna dira (rotujici, nenabitd, charakterizovand M a momentem hybnosti L),
e Kerrova-Newmannova (nabita rotujici ¢erna dira, charakterizovand M, L a Q).

Redlné zfejmé cerné diry nemaji vyznamnéjsi naboj, takie typickou ¢ernou dirou je Kerrova.*™
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Cerné diry - vznik

Nechi AT je &asovy interval mezi dvéma udédlostmi, které probihaji
ve vzdalenosti r od stredu &erné diry, pro konkrétnost zvolme Ze-r je
polomér &erné diry. Cas naméfeny pozorovatelem na povrchu &erné diry je
vlastni &as T . Dale nechf At je &asovy interval mezi stejnymi dvéma
udalostmi, ktery je naméfen pozorovatelem v tzv. souradnicovém fase v ne~ .
kone&nd velké vzdalenosti od &erné diry. Oha casové intervaly jsou mezi
sebou vaAzany vztahem

AT AT
At = = . (5.3.6)
i lrigzl)% (/’ K i)% X

Jestlize je vzdélenost r od stiedu cerné diry podstatné vétsi neZ
gravitaéni polomér Hg. pak plati At = AT, tedy ve velkych vzdélenos}.ech
od &erné diry je souradnicovy &as shodn§ s vlastnim &asem. Pfi r —»R
pro libovolny interval vliastniho &asu AT plati, Ze Af—=2e ., Jingmi slgvy
tasovy interval mezi dvéma udalostmi je nekoneéné velky. |

Pod tasovym intervalem AT miiZeme rozumét periodu elektromagnetické

A

‘viny T =-$‘— = "t Ze vztahu (5,3.6) vyplyva, Ze vinova délka A re-
gistrovand pozorovatelem bude vitsi nez vlnova délka Am , kterou emituje

atom ve vzdalenosti r od éerné diry, pfidemZ plati

 — = (5.3.7)
(4 = S
Ze vztahu vyplyva, Ze pfi r —» R_dostavame A= o0 .
Relativisticky efekt gravitacniho rudého posuvu vlnovych délek
v blizkosti hvézd s velkou hmotnosti je nutne uvaiZevat pfi studiu smrs-
tovani jader hvézd v zéavéreinych stédiich v§voje hvézd.

L N I S




Cerné diry

Horizont cerné diry

2GM o ; B m i
— se Fikd horizont &erné diry.'*

c
povaZovat za hranici ¢erné diry. Vyse jsme odvodili, Ze foton, vyslany na horizontu smérem ven, od
¢erné diry, zGstava na horizontu, je tedy vici Cerné dire i vici vzdalenému pozorovateli v klidu.

MuUzeme ho

Plose (sfére) o radialni souradnici rep.

MozZna namitka:
Pfirozené se muZe objevit namitka, Ze foton se prece pohybuje rychlosti svétla. Jak tedy muaze
zUstavat v klidu?

3% Ale vii&i ¢emu se pohybuje rychlosti ¢?

Foton se skutecné pohybuje rychlosti ¢, tedy rychlosti svétla.
V(& inercidlnim systémtm. V gravitaénim poli, jak uZ jsme rozebrali v pfedchozi kapitole, musi jit o
lokdlni inercidlni systémy™’ (viz té% Dodatek B), napfiklad o lokalni inercialni systém pozorovatele
padajiciho do &erné diry.*** Vici takovému pozorovateli se dany foton opravdu pohybuje rychlosti

svétla — presto vici vzdalenému pozorovateli stoji.




Cerne diry

Dalsi aplikaci rozmérové analyzy spojujeme s astrotyzikalné exotickymi
objekty - cernymi dérami (obr. 2), zpracovano podle [7]. Necht A je plocha
horizontu udalosti. Vyjadrime ji pomoci konstant (<, ¢ a hmotnosti ¢erné
diry M. Plati vztah A ~ G"c¢?M*. Rozmér jednotlivych parametri je
(Al =m=*, [G] =m”-kg™' 577, [¢] = m-s™!, [M] = kg. Srovnanim rozmér
levé a pravé ¢asti vztahu obdrzime m* = m»* - kg=® - s72 - m¥ - s7¥ - kg*.
K platnosti rozmérové rovnice musi byt splnény podminky algebraickych

rovnic: _
m| 2=3x+y
kgl 0= -—z+=2
s|0 = —2x —y
ReSenim rovnic obdrzime @ = 2. y = —4. 2 = 2. hledany vztah ma tvar

A~ G%2cdm?2.
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Cerne diry
Predpokladejme, Ze plocha povrchu c¢erné diry odpovida plose hori-

zontu udalosti. V roce 1971 Hawking v 8] na zakladé tivah vyplyvajicich
7. obecné teorie relativity dospél k zavéru, ze plocha horizontu udalosti
cerné diry se pri libovolnych klasickych procesech nemuze zmenSovat, tj.
chova se jako entropie, AA > 0. Plati tvrzeni analogické druhému zakonu
termodynamiky konstatujicimu., ze celkova entropie uzavieného systému
se nezmensuje. Bekenstein (9] formuloval nazor, ze entropie cerné diry
je amérna plose jejiho povrchu, S = nA. Pri znalosti rozméru entropie
[S] = m* - kg-s7° - K~ vyjadiete prostiednictvim konstant ¢, G, h a k
o rozmeérech:

] =m-s~!

G)=m’ kg™ 577
h] = kg -m” s
k] =kg m*-s = K!

W F v ) - ’ , s an
Upravou obdrzime 1 = % ] = kg -s72-K™ ' Plati n ~ C*GYh™k".
Srovnanim rozméri levé a pravé ¢asti mame:

=) - _ 1, . ). - o o~ ap “Yan —*)an a1
kg s> K™!'=m* s " m’ kg Vs ¥ .kg*-m s * kg -m s KT
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Cerne diry
K platnosti rozmérové rovnice musi byt splnény podminky algebraickych
rovnic:

m| O0=a+3y+2z +2uw
s —2=-r—2y— 22w
kgl 1= —-y+z2z+w
K —1=-w
Resenim systému obdrzime x = 3.y = —1, 2 = —1, w = 1. Odtud pro
7 = ”‘ , tedy plati § = (j} A. A7 na numericky faktor jde o stejny vztah,

ktery }, (}hdlzel v ptuvodnim historickém odvozenim [9] Bekenstein.

18 Hawking, S.: Gravitational radiation from colliding black holes. Phys. Rev. Lett.,
26, (1971), p. 1344.
9] Bekenstein, J.: Black holes and entropy. Phys. Rev. D, 7 (1973), p. 2333,




Cerné diry

» Konecne stadmm hvézd s hmomosti = 25 Shnei
- hvézdne cemne diry s hmoinosti 3-15 Mg
= Jadra galaxi
- moinost 106 - 10*° M,
« Mikroskopickeé cemné diry (10! kg = hmotnost hory)
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Dvojhvézda Cygnus X -1

Model of Cygnus X-1

HDE 226868

Eygnu's X-1




Cerne diry

Obr. 7 Umélecka predstava cerné diry v rentgenové dvoj-
hvézdé Cygnus X-1. Jedna se o prvni objevenou
cernou diru. Vazi okolo 15 hmot Slunci - stejné jako
hvézda, spolu s niz obihaji okolo spolecného tézisté.
Kredit: NASA

Obr. 2 Kdyz se dve cernée diry k sobé priblizuji, uvolnuje se
energie ve formé gravitacnich vin, které rozvini
okolni prostorocas. Tato porucha se pak rychlosti
svétla Siri do vesmirného okoli. Nejintenzivnéjsi je
pak tésné pred samotnym splynutim cernych dér
do sebe za vzniku vétsi cerne diry. Kredit: LIGO




Vyparovani Cernych dér, Hawkingovo zareni

Ovsem s entropii by méla byt spojena teplota — ¢erna dira, resp. jeji horizont by tedy mély mit urcitou
teplotu. Ale co ma nenulovou teplotu, mélo by zafit. ProtoZe Cerna dira pohlcuje vse, co na ni
dopadne, véetné svétla, chova se jako absolutné cerné téleso. Méla by tedy jako absolutné cerné
téleso také zafit. Ale jak mlze zafit, kdyz vSe pohlcuje?

Hawkingovo zareni

Tento zdanlivy rozpor vyfesil vroce 1974 Steven Hawking. Ukazal, Ze diky kvantovym efektlim
v blizkosti horizontu &erné diry opravdu zafi, a e zafeni ma charakter zafeni ¢erného télesa.” Pro
¢erné diry hvézdnych hmotnosti je ovSem toto Hawkingovo zdreni zcela zanedbatelné — ¢erna dira o

Vv /s W

hmotnosti Slunce vyzafuje zafeni s teplotou ani ne 107 K. Pro hmotné&;jsi &erné diry je teplota jesté

nizéi, teplota zafeni je totiZ nepfimo Umérnd hmotnosti ¢erné diry. ™

| pro ¢ernou diru, kterd by byla
ve vesmiru docela osamocena, by tedy nad vyzafovanim o mnoho fadl previadio pohlcovani

- # ’w F o |
reliktniho zafeni.™®




Vyparovani Cernych dér, Hawkingovo zareni

I1. véta termodynamiky pouzitelna k teori cernych der

S. Hawking 1971: Plocha A horizontu udalosti ¢eme diry pii1 libovolnych
klasickych procesech se nemtize zmensovat, tj.chova se jako entropie.
Predpokladame, ze entropie ¢emne diry S je imeérna plose povrchu horizontu

, , : k c*
udalosti S ~ A, (Bekenstein): § = th A

Fyzikalni vakuum: stav, ve kterem chybi realne castice, ale probihaji v ném
neustalé procesy vzniku. interakce a zaniku kratkodobych virtualnich castic

v okoli cernych der probiha proces vzniku dvojic cdstice — anticastice .
v souladu s principem neurcitosti Heisenberga energie castic E muzeme urcit
s piesnosti neprevysujici I/At, kde At je doba mereni, platt AEAt=h

v kratkem casovem okamziku A t vznika dvojice éastice — anticastice, za dobu
A t castice anthiluji a mizi, v pritomnosti vinejsiho pole virtualni castice stihne
ziskat energii proto, aby se stala ¢astici realnou, efekt kvantoveho vzniku ¢astic
z vakua




Vyparovani Cernych dér, Hawkingovo zareni

—

- virtualni
e o ) “
* " horizont udalosti e Pary Castic ] 1C

I

Hawkingovo B 16}2‘2}{GM

zareni

Obr. 6 Schematicka predstava, jak by mohlo vznikat Haw-
kingovo zareni. Virtualni par castice—anticastice se
rozdéli na horizontu udalosti. Zatimco jedna castice
zustane v cerné dire, druhé se podari uniknout.
Kredit. ESO

Evaporation takes this long -
10° M, black hole: 10°* years.

2 M, black hole: 107 years.

10% gram black hole: 1 second (!)




Prehled vyvoje hvézd

STELLAR EVOLUTION

(Masses are in units of solar mass M_.)
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