MASARYKOVA UNIVERZITA

Prirodovédecka fakulta

Diplomovéa prace
ASTROFYZIKA SUPERNOV

Petr Kurfiirst

Brno 2010



Dékuji vedoucimu prace Mgr. Filipu Hrochovi, Ph.D. za vénovany cas, za
podnétné rady, pripominky a cenné odkazy na literaturu a zdroje. Za totéz
dékuji rovnéz konzultantu doc. Mgr. Jifimu Krtickovi, Ph.D.

Prohlasuji, ze jsem svou diplomovou praci napsal samostatné a vyhradné
s pouzitim citovanych prament. Souhlasim se zapujcovanim préce a jejim
zvetejniovanim.

V Brné dne 14. 5. 2010 Petr Kurfiirst



Abstrakt:

Hlavnim cilem této prace je studium analytického feSeni rané faze svétel-
nych kfivek supernov, jmenovité pak supernov typu la. Prvni ¢ast préce
uvadi zékladni fakta a popisuje teoreticka vychodiska. Na zakladé detail-
niho fyzikalniho odvozeni je nejprve vyjadiena obecné rovnice bolometrické
svételné krivky, zahrnujici rovnéz ucinky radioaktivniho rozpadu syntetizo-
vanych prvki, dale je pak zkonstruovan model atmosfér supernov typu la
pomoci aproximace absolutné ¢ernym télesem, umoznujici volbu parametri,
nezavisly na vzdalenosti. Naslednym porovnanim takto ziskanych teoretic-
kych svételnych kiivek, nejen bolometrickych, ale i v rtiznych barvach, se
skutec¢né pozorovanymi svételnymi kiivkami dvou vybranych supernov, 1ze
odhadnout jejich zédkladni charakteristiky, zejména pocate¢ni mnozstvi syn-
tetizovaného ®°Ni, energii exploze, maximalni celkovy zaiivy vykon, rychlost
rozpinani, vzdalenost.

Klicova slova: Supernovy, radioaktivni rozpad, teoretické modely, svételné
krivky

Abstract:

The main task of this work is to study the early phase of the analytic light
curves of supernovae, especially those of the type Ia. The first part sets
out the basic facts and describes the theoretical background. On the ba-
sis of a detailed physical derivation is first expressed the general equation
of bolometric light curve, which also includes the effects of radioactive decay
of newly synthesized elements, then the distance independent model of at-
mospheres of the type Ia supernovae in blackbody approximation, allowing
the choice of parameters, is constructed. The following comparison of ob-
tained theoretical light curves, not only bolometric, but also in different
photometric colors, with observed light curves of two selected supernovae
enables to estimate their basic characteristics, namely initial amount of syn-
thesized ®°Ni, explosion energy, maximum luminosity, distance.
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Kapitola 1

Co jsou supernovy?

1.1 Zakladni fakta a struc¢na historie jejich po-
znavani.

Nékteré hvézdy v pozdnim stadiu svého vyvoje po vycCerpani vSech zdroju
nuklearni energie projdou kratkou, bouftlivou, velmi vyznamnou fazi, oznaco-
vanou jako supernova ¢i ,,exploze supernovy‘. Jedné se tedy o urcity velmi
specificky typ proménnych hvézd, jejichZz proménnost je natolik dramaticka,
ze se v priubéhu jejich vyvoje mize odehrat pouze jednou. Poté totiz hvézda
zcela zasadnim zptsobem zméni svoje charakteristiky — jeji vnitini céast
se v dusledku gravitacniho zhrouceni zméni v mimoradné silné gravitacné
vazany objekt — neutronovou hvézdu (ptipadné dokonce ¢ernou diru), pii-
¢emz obal hvézdy je diky explozi odvrzen, nebo v nékterych pripadech dojde
k jeji aplné dezintegraci a rozplynuti, takze prestane jako hvézda existovat.

Oznageni supernova bylo zavedeno okolo roku 1934 pro hvézdy [36], které
— podobné jako v té dobé jiz pomérné dobie znamé novy — nahle zvysi svoji
jasnost. Amplituda jasnosti u supernov je v8ak na rozdil od nov o nékolik
fadu vétsi (charakteristikou a popisem nov se v této praci nebudu zabyvat).
V nagi Galaxii bylo minimalné ¢tytikrat v historii prokazatelné zaznamenano
vzplanuti supernovy (byt ve své dobé o podstaté tohoto jevu nemél nikdo ani
tuseni). Tyto nepiehlédnutelné tkazy, alespon v novovéku, zasadné ovlivnily
pohled na vesmir okolo nés. V roce 1006 exploduje supernova v souhvézdi
Vlka, z ¢inskych zaznami vime o supernové v souhvézdi Byka z roku 1054,
jejimz pozustatkem je znama a dobie prostudovana Krabi mlhovina. V roce
1572 se objevuje supernova v Kassiopei; na zakladé svych vlastnich peclivych



pozorovani dospél Tycho Brahe k presvédceni, Ze se tento objekt, nyni nazy-
vany Tychonova supernova, musi nachazet ve ,sfére stalic. Propracované
a do té doby pohodlné stfedovéka kosmologie, hlasajici (mimo jiné) v této
sféfe naprostou nehybnost a neménnost, se pocala hroutit. 9. ¥ijna 1604
se objevila supernova v Hadonosi, popsana Johannem Keplerem (Keplerova
supernova). Tato supernova byla rovnéz prvnim vaZnym astronomickym po-
zorovanim Galileovym, ktery se pokousel zmé¥it jeji paralaxu; ponévadz zad-
nou nenaméril, opét predpokladal, Ze se musi nachézet mezi stalicemi.

Od té doby byla priroda na dalsi galaktické, nebo alespon velmi blizké
supernovy skoupa. V roce 1885 Ernst Hartwig objevil supernovu v sousedni
galaxii M31. V soucasnosti je v Galaxii také znamo nékolik dalsich objekti —
intenzivnich zdrojiu radiového zareni, které jsou s nejvétsi pravdépodobnosti
zbytky supernov (napfiklad Rasova mlhovina v souhvézdi Labuté) [36].

Zajimavym zpusobem supernovy (nebo spiSe fakt, ze ve své dobé jejich
podstata a odlisnost od nov jesté nebyly znamy) zaséhly do tvah o velikosti
nasi Galaxie a povaze a vzdalenostech jinych ,mlhovin“, které probihaly
(vyznacna v tomto sméru byla zvlasté tzv. Velkd debata) ve 20. letech 20. sto-
leti. Pravé okolnost, Ze astronomové tehdy tyto jevy ve vzdalenych ,,mlho-
vinach®“ povazovali za novy, branila predstavé o jejich skutec¢nych vzdaleno-
stech, které jim tak nutné vychézely mnohem mensi, takze byly vétsinou
povazovany za pouhé prachoplynné soucésti nasi Galaxie. Zasadni pochyby
v tomto sméru ukoncilo az pozorovani cefeid v téchto ,hvézdnych ostro-
vech” (dnes bezpe¢né vime, Ze jde o vzdéalené galaxie), provedené Edwinem
Hubblem. Tim zacalo byt také ziejmé, Ze ,novy“ v nich pozorované musi
byt nesrovnatelné jasnéjsi, nez ty galaktické.

V moderni dobé pocet supernov, pozorovanych v cizich galaxiich neustale
pribyval. Zfejmé nejvelkolepéjsi ikkaz tohoto druhu od doby Keplerovy nastal
23. tnora 1987, kdy explodoval modry veleobr Sanduleak ve Velkém Magel-
lanové mracnu. Zanedlouho se objevila dalsi velmi jasna supernova SN1993J
v blizké galaxii M8I.

V soucasnosti se vzplanuti supernov v jinych galaxiich, a to i na velké
vzdalenosti, pozoruji zcela bézné v ramci celé fady vyzkumnych projekti.
7, téchto pozorovani pochazi podstatna ¢ast poznatki nejen o tomto jevu,
ale i o dalsich 8irokych fyzikalnich a kosmologickych souvislostech. Zaroven
se prirozené objevuje celd fada nejasnych, ¢asto nec¢ekanych ¢i prekvapivych
jevi, mnoho z nich je jiz do zna¢né miry popsano empiricky, jejich aplné nebo
alesponn uspokojivé fyzikalni vysvétleni by mélo byt velkou vyzvou pro bu-
doucnost.



1.2 Zavérecné faze hvézdného vyvoje

Pomineme-li popis vyvojovych stadii velmi malo hmotnych hvézd, tj. hvézd
s poc¢atecni hmotnosti nizsi nez zhruba 0,5 Mg, tedy malo hmotnych cer-
venych trpaslikii, pripadné dokonce hnédych trpasliki, jejichz zavérecné
faze vyvoje nemohou s procesem, vedoucim k supernové ani vzdalené sou-
viset, podivejme se pro uplnost nejprve kratce na vyvoj hvézd s riznymi
pocatecnimi hmotnostmi:

(a) Hvézdy relativné méné hmotné (M, ~ 0,5 Mg — 11 M)

Tyto hvézdy prochéazeji béhem pobytu na hlavni posloupnosti ,,béznymi®
termojadernymi etapami. Po vycerpani témeér veskerého vodiku v jadie do-
jde k zapaleni vodiku ve slupce okolo vyhotelého heliového jadra, predstavu-
jictho ,,popel“ pfedchoziho procesu. Dalsim smrstovanim a zahtivanim dojde
pii teplotach zhruba 108 K k zapaleni heliovych reakei v jadru, jejich produk-
tem bude uhlik, ptipadné kyslik. Posléze dojde i k zapéleni helia ve slupce,
stale rovnéz hoif jesté vyse polozené vodikova slupka. U hvézd slune¢ni hmot-
nosti zde jejich termojaderny vyvoj konci, poté co projdou stadiem asym-
ptotické vétve obril, zavrsené nékolika tepelnymi pulzy a odhozenim obalu
— planetarni mlhoviny, dojde k obnazeni zbylého jadra — ultrafialového ele-
ktronové degenerovaného bilého trpaslika s teplotou fadové 10° K a hmot-
nosti priblizné 0,5 M), ktery se dale nijak nevyviji a navzdory velkym za-
sobam vnitini energie postupné, byt velmi pomalu chladne [22].

U hvézd s vyssi hmotnosti muze diky vyssi centralni teploté dojit i k za-
péleni uhliku a kysliku a k syntéze dalsich prvka (uvadim zde schematicky
jen nékteré nejvyznamnéjsi procesy, které zésadnim zpusobem formuji dalsi
vyvoj). Pii spalovani helia miize dojit k reakci 2C — 160, spalovanim
uhliku, resp. kysliku dale k reakcim napt. 0 — 2°Ne, Ne — 2*Mg
a daldf postupné syntéze relativné lehkych prvki az po 32S. Zvlasté vy-
znamné je reakce °Ne — 2*Mg, produkujici volné neutrony, které potom
diky tomu, Ze snadné&ji pronikaji Coulombovskou bariérou tézkych jader,
umoznuji syntézu jesté tézsich prvki.

Vznik prvki s vy$si hmotnosti, nez N = 23 umoznuji dalsi déje, z nichz
nejpodstatnéjsi [36] jsou tzv.:

— a-proces: Pomoci a ¢astic pii teplotach 10° K syntéza prvki az do 4°Ca.
Podminkou je pfitomnost nevyhotelého helia v jadie hvézdy.



— e-proces: Probfha pii teplotach 4 -10° K a vyssich a pfi poméru poctu
pT/n® < 300, syntetizuje prvky skupiny Zeleza, napi. Ni, Co, Fe, atd.

Nicméné hvézdy v uvedeném hmotnostnim rozpéti 0, 5M, az 11M, do doby,
nez je jejich obal dezintegrovan vyse popsanymi tepelnymi pulzy a nasled-
nym odhozenim planetarni mlhoviny, tedy nez je jejich jaderny vyvoj v du-
sledku celkového ubytku hmotnosti zastaven, stihnou podle své hmotnosti
dojit k syntéze urcitych vyse uvedenych prvki, avSak nestac¢i projit kom-
pletnim jadernym vyvojem, vrcholicim praveé syntézou prvkia skupiny Zeleza
a skonéi tedy jako bili trpaslici razného chemického slozeni (namisto uhliko-
kyslikového bilého trpaslika, typického pro hvézdy sluneéni hmotnosti mize
u hmotnéjsich hvézd prevladat napf. neon, hotéik, kiemik, atd.). Gradi-
ent tlaku elektronové degenerované latky bilého trpaslika je v tomto ptripadé
stale schopen odolat jeji tize, nedochazi tak k dalsimu gravita¢nimu hroucent,
jehoz nasledkem by byla pravé exploze supernovy.

(b) Hvézdy velmi hmotné (Mine > 11 M)

Jaderné pochody v nitru takto hmotnych hvézd jsou rychlejsi, nez pfi-
padna dezintegrace jejich obalu, jadro hvézdy tak ,dokéze” dojit az do sta-
dia syntézy prvka skupiny zeleza, jejichz celkovd hmotnost se diky inten-
zivné probihajicimu e-procesu rychle zvétsuje. Tyto prvky jsou nejstabil-
néjsi, jejich jadra nejpevnéji vazana, pro vznik tézsiho jadra nez N > 56
je energie spotfebovana, nikoli vyzéarena. Nitra hvézd, ve kterych se zac-
ne vytvaret zelezny ,popel” za kratkou dobu prestanou produkovat dalsi
jadernou energii. Vyhasnuti exotermickych reakci v zelezném jadie hvézdy,
jiz bez moznosti nastartovat syntézu jesté tézsich prvki, mé za nasledek dalsi
rychlé smrstovani hvézdy. Podrobnosti celého procesu jsou z hlediska jaderné
fyziky komplikovanéjsi, do hry vstupuje napt. fotodisociace Zeleza inten-
zivnim zarenim pri takto vysokych teplotach, tim je ovsem jadro hvézdy diky
spotifebovani zna¢né energie na pohlceni fotonti opét ochlazeno, coz jesté u-
snadni gravita¢ni kontrakci, tyto detaily jdou ovsem uz nad ramec této préce
[1] [36]. Jakmile hmotnost Zelezného jadra prekro¢i tzv. Chandrasekharovu
mez, tj. hmotnost priblizné Me, =~ 1,44 M, (podrobny popis a fyzikalni
vysvétleni této meze — viz kapitola 2.4), nedokaze jiz gradient tlaku ele-
ktronové degenerované latky odolat jeji tize, nastane tak dalsi gravitacni
smrstovani, probihajici rychlosti volného padu (v pfislusném gravita¢nim
potencialu). To je zastaveno az v okamziku, kdy dojde k degeneraci neu-
tronového plynu pii hustotéch, blizicich se 1017 —10'® kg m 2, tedy ke vzniku



extrémné husté neutronové hvézdy (viz kapitoly 1.3, 3.2). Ve vyjimeénych
piipadech, kdy pocateéni hmotnost hvézdy prevysi 50 My, nemusi gravi-
taénimu smrs$tovani odolat ani neutronové degenerovana latka, hvézda tak
kolabuje ,nade v8echny meze“, tj. vytvoii ¢ernou diru [22].

Rychly gravita¢ni kolaps hvézdy do stadia neutronové hvézdy, pripadné
¢erné diry je provazen procesy, které jsou oznacovany jako exploze super-
novy. Neni to ovSem jedina varianta, dalsi principialné odlisnou moznosti
je termonuklearni exploze uhliko-kyslikového bilého trpaslika, nachazejictho
se v podvojném systému. Nasledkem pretoku latky z druhé slozky tésné dvoj-
hvézdy pozvolna nartista jeho hmotnost, jeho rozméry se zmensuji (viz kapi-
tola 2.4), diky takto uvolnéné potencialni energii se jeho nitro zahfiva, az po
prekroceni jisté kritické meze dojde k prekotné termojaderné explozi, ktera
velmi rychle zachvati celou hvézdu. Ta je kompletné dezintegrovana a cely
jeji objem, nikoli jen obal, expanduje do prostoru. Pravé podrobnéjsi rozbor
svételnych kiivek tohoto typu supernov (oznaovanych také jako typ la —
viz nésledujici kapitola 1.3) bude podstatnou sou¢asti této diplomové préce.

Obrazek 1.1: Supernova SN 1987A Obrézek 1.2: Krabi mlhovina
ve Velkém Magellanové mracnu, jeji v souhvézdi Byka — pozistatek
,,svételné echo®. Snimek HST z roku po supernové z roku 1054. Snimek
1997. Zdroj [42]. HST. Zdroj [42].
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1.3 Soucasna klasifikace supernov

Rozdéleni ¢i klasifikace supernov do jednotlivych typiu neni zcela jedno-
znacné. Podle pribéhu svételné kiivky a vzhledu spekter se supernovy déli
na dva zakladni typy I a II. Supernovy typu I jsou jasnéjsi nez typ 1I, je-
jich svételné kiivka se vyznacuje strméjsim poklesem jasnosti, rovnéz v je-
jich spektrech nenachazime cary vodiku. Ukazuje se, Ze toto zékladni déleni
by vypadalo ponékud jinak, pokud bychom na né nazirali z hlediska fyzikalni
podstaty celého déje, tj. podle charakteru zarodeéné hvézdy a priciny jeji de-
strukce, s tim také souvisi mista jejich vyskytu, resp. typy galaxii, ve kterych
je nachézime. Typ I bylo tedy nutné déle rozdélit na t¥i hlavni podtypy.
Kromé toho existuji dalsi, jemnéjsi déleni podle detailniho pribéhu svétel-
nych kfivek, apod.

Vzhledem k tomu, Ze v predchozi kapitole 1.2 jsem se podrobnéji zabyval
procesem gravita¢niho kolapsu jader velmi hmotnych hvézd, uvedu (bez ohle-
du na ¢iselné poradi) nejprve typ, ktery pravé souvisi s timto jevem:

e Supernovy typu II

jsou gravitacné kolabujici velmi hmotné hvézdy, pro¢ se tyto hvézdy v urdi-
tém okamziku zhrouti a co tomu predchazi je v hrubych rysech popsano
v predchozi kapitole 1.2. V okamziku kolapsu, ktery nasleduje poté, co
hmotnost jadra, slozeného z nahromadénych prvki skupiny Zeleza (izotopy
s nukleonovym d&islem N = 56, vyznamny je obzvlast °SNi, ktery byva
pocatecnim prvkem radioaktivnich rozpadovych fad, piispivajicich rozho-
dujicim zptusobem k celkové energii supernovy po prichodu maximem jas-
nosti) prestoupi Chandrasekharovu mez (Mcy =~ 1,44 M), dochézi k vol-
nému padu vnéjsich vrstev tohoto jadra, jehoz rychlost dosahuje nékolika
desitek tisic kms™!. Uvolnéni obrovského mnozstvi potencialni energie vede
k prudkému zahtati latky, nasleduje fotodisociace jader Zeleza gama zarenim
nejprve na heliova jadra a neutrony, posléze na jednotlivé volné protony
a neutrony [1] [36].

Se vzrustajici hustotou (v rozmezi hustot 10! az 10 kgm™2) dojde
k tzv. neutronizaci, kdy se elektrony spojuji s protony do neutroni pii
soucasné produkeci elektronového neutrina. Tento proces lze také popsat jako
inverzni [-rozpad

pt+e =n+v, (1.1)
ke kterému dochézi jen pii mimoradné vysokych rychlostech elektronii, vstu-

pujicich do reakce (v.- > 0,92c¢), kdy je energeticky vyhodné&jsi spojit ele-
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ktrony a protony do neutront, které zaujimaji ve fazovém prostoru mnohem
mensi objem nez lehké elektrony. Béhem neutronizace je latka dobie stla-
Citelna, protoze klesa pocet volnych elektroni v jednotce hmotnosti; prave
relativistické elektrony byly hlavnim zdrojem tlaku v materialu [22].

1 1

"Fell |

Mgl

Fell +Nill

Relative flux
Relative flux

| I | I | I
4000 6000 8000 10000
wavelength (A)

. | I | | |
10000 2000 3000 4000 5000

wavelength (&)

Obrazek 1.3: Piiklad spektra super-
novy typu II v blizké UV a optické
oblasti (SN 1999em). Zdroj [6].

Obrazek 1.4: Priklad spektra super-
novy typu II v optické a blizké IR
oblasti (SN 1999em). Zdroj [6].

Ponévadz neutrina témér neinteraguji s okolni hmotou, projde jejich naprosta
vétSina vyssimi vrstvami zcela volné. Vzhledem k extrémnim hustotam a o-
brovskému poc¢tu neutrin jsou vsak néktera z nich prece jen zachycena, takze
latce predaji svoji hybnost a energii, tim ji zahteji a akceleruji, vnéjsi vrstvy
supernovy tak zac¢inaji expandovat.

Kolaps se zastavi (ve vétsiné piipadi) az diky tlaku neutronové degene-
rované ldtky pii hustotach vyssich nez 10 kg m™3, coZ je analogie elektrono-
vé degenerované latky (viz kapitola 2.4), vznikajici ovSsem diky mnohem
kratsim de Brogliecho vinovym délkdm neutront pfi mnohem vyssSich hus-
totach. Svoji roli zde nejspis také sehravaji kratkodosahové odpudivé sily
mezi neutrony, zprostfedkované silnou interakci. Nahlé zabrzdéni gravitacni-
ho kolapsu (v fadu milisekund) zptisobi mohutnou ,odrazenou“ razovou
vlnu, ktera se Siti hvézdou smérem k povrchu. Tato razova vlna, Sifici se
v daném prostiedi nadzvukovou rychlosti, prispiva rozhodujicim zpiisobem
k zahrati a urychleni latky obalky — iniciuje tak vlastni explozi supernovy
[22]. Jeji ohromnéa energie zaroven ,dotuje” syntézu jader prvki tézsich nez
zelezo.
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V posledni dobé se ukazuje, ze skutecnost je pravdépodobné jesté mnohem
vlna, ktera naopak diky tomu, Ze disociuje jadra prvki ve vyssich vrstvéch,
svoji energii ztraci, ale obrovskd pocatecni teplota nové vytvoreného neu-
tronového jadra (10 K i vyssi), aby se neutronové jadro nevypaiilo, musi
byt vétsina termélni energie preménéna v dalsi enormni produkci neutrin
(neutrino—cooling). Pfi tom vznikaji pary neutrino-antineutrino vsech vini,
na rozdil od inverzniho f-rozpadu pfi neutronizaci, kdy vznikaji pouze neu-
trina elektronova. Celkové mnozstvi téchto termélnich neutrin také mno-
honasobné prevysuje pocet neutrin elektronovych. Oba tyto mechanismy
produkce neutrin nicméné preméni drtivou vétSinu gravitaéni potencialni
energie kolapsu do zhruba desetisekundové neutrinové exploze s celkovou
energii 10% J (coZ je nejméné o dva az t¥i rady vice, neZ energie viech
ostatnich procesi, které u tohoto typu supernov probé&hnou). Cast téchto
termélnich neutrin (odpovidajici zhruba energii 10** J) interaguje s latkou,
nachézejici se ve zhusténém cele nyni jiz zpomalené razové viny a predé ji
opét svoji hybnost a energii, coz je teprve hlavni pfi¢ina exploze [3][12].

Neutrina, pochézejici ze supernovy
20 SN 1987A byla skute¢né detekovana
s o predevsim v japonském zafizeni
2% Superkamiokande (ale 1 jinde),
'§20 s dodatecnou prohlidkou zéznamu
5 . . se zjistilo, Ze tato mneutrina byla
e S LS zaregistrovana zhruba o 3 hodiny
0 . diive, nez optické fotony [47]; jde
60 30 0 30 60

cas (s) tak mimo jiné o nepiimé potvrzeni

Obrazek 1.5: Schematicky zaznam
zachytu 11-ti neutrin ze supernovy
SN 1987A v japonském detektoru

vysSe posaného scénafe, kdy neutrina
musi mit pred fotony viditelného
svetla ,naskok”, protoze pochazi

Superkamiokande II. Zdroj [47]. z hlubsich vrstev hvézdy.

Predpokladana nenulova klidova hmotnost neutrin musi byt tedy velmi mala,
pokud je fotony ani za tak pomérné dlouhou dobu nedozenou.
Poztstatkem supernov typu II by tedy méla byt rychle rotujici neu-
tronova hvézda, tzv. pulzar (viz kapitola 3.2). V mnoha ptipadech takové
pulzary skutecné pozorujeme, nékdy ne, nazory na divod se lisf [22].
Dalsi jemnéjsi déleni tohoto typu supernov, souvisejici s tvarem svételné
krivky, bude podrobnéji rozvedeno v kapitole 4.1.

13



e Supernovy typu Ib, Ic

Pravé tyto supernovy patii kviili podobé svych spekter, neobsahujicich ¢ary
vodiku a vySsi jasnosti k typu I, ackoli se v podstaté nejspis jedna opét
o velmi hmotné gravita¢né kolabujici hvézdy. Stejné jako supernovy typu II
je nachazime vyhradné ve spiralnich ¢i nepravidelnych galaxiich, tedy v mi-
stech, kde vznikajii v soucasnosti nové hvézdy. Jejich spektra se vzajemneé lisi
predevsim vyskytem silnych ¢ar helia u supernov typu Ib, které u typu Ic
nepozorujeme. Od nasledujiciho typu Ia se spektra obou odlisuji absenci
velmi intenzivni ¢ary Si II na vlnové délce 615 nm [36].

V soucasnosti prevlada nézor, Ze vzplanuti supernov typu Ib a ziejmé
také Ic je spojeno s komplikovanym vyvojem tésnych dvojhvézd, pripadné
velmi hmotnych Wolfovych-Rayetovych hvézd [22].

e Supernovy typu la

Tyto supernovy se vyznacuji (v oboru elektromagnetického zareni) nejveétsi
jasnosti, v maximu dosahuji absolutni hvézdné velikosti az —19,6 mag.
Fyzikalni podstata déje souvisejici s timto typem supernov se od pred-
chozich typiu lisi a byla uz v principu popsana v zavéru piredchozi kapitoly
1.2. VSeobecné se soudi, Ze se jednd o termonukledrné explodujictho uhliko-
kyslikového bilého trpaslika, ktery je soucasti tésné dvojhvézdy. Vyskytuji
se ve vSech typech galaxii a oblastech, i v takovych kde tvorba hvézd jiz
déavno ustala; je tedy ziejmé, ze puvodci tohoto typu supernov musi byt
méné hmotné hvézdy [22].

Svételné kiivky téchto supernov jsou témér totozné, lze je proto po-
vazovat za tzv. standardni svicky pro urcovani vzdalenosti ve vesmiru (tato
véc je prirozené pii podrobnéjsim pohledu ponékud komplikovanéjsi, vétsi
detaily jsou uvedeny v kapitolach 5.1, 5.2). V jejich spektrech prevladaji
¢ary kovi a tézsich prvka (viz nasledujici obrazek 1.6), nevyskytuji se ¢ary
vodiku. Obdobné jako u ostatnich typu supernov je jejich svételna kiivka
po prichodu maximem urcovana rozpadem radioaktivnich prvki, predevsim
%Ni — 56Co, posléze *Co na jiz stabilni °Fe [2] [21]. Pravé tyto supernovy
nejspis nejvice obohacuji mezihvézdnou latku nejen o prvky skupiny zeleza,
ale i o uhlik a kyslik.

Jak jiz bylo uvedeno, pfed¢i tyto supernovy ostatni typy svym zafivym
vykonem, z hlediska celkové energie jsou vSak supernovy typu II mnohem
vydatnéjsi. Vyrazna vétsina této energie je ovSsem odnésena formou obtizné
detekovatelnych (jejich celkovy pocet se odhaduje aZ na 1057) neutrin.
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Praveé tento typ supernov, respektive rozbor jejich svételnych kiivek véetné
aplikace urcitych teoretickych fyzikalnich pfedpokladii na dvou konkrétnich
ptipadech, bude podstatnou ¢asti této prace (viz kapitoly 5.3 — 5.4).
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Obrazek 1.6: Priklad spektra supernovy typu I, patrné jsou pouze ¢ary kovi

(SN 1996X). Opraveno o extinkci. Zdroj [33].

1.4 Zbytky po supernovach, iloha supernov ve
VyVvoji vesmiru

Ackoli tato oblast jiz pfimo s tématem diplomové prace nesouvisi, piesto
se ji také alespon kratce dotknu.

Pozustatky po supernovach mohou byt jak neutronové hvézdy (ptipadné
¢erné diry), tak rozsahlé mlhovinné utvary. Pravé tyto, ¢asto snadno po-
zorovatelné svitici objekty — svitici mlhoviny, byvaji oznacovany terminem
zbytek supernovy (v anglické literatuie se obvykle uziva zkratka SNR —
supernova remnant). Jak jiz bylo uvedeno, typickym piikladem je Krabi
mlhovina — poztistatek supernovy z roku 1054, ktera je dobte pozorovatelna
i v malém dalekohledu, u jejtho amorfniho, priblizné eliptického tvaru je méti-
telné dokonce i rozpinani: uhlovy polomér velké poloosy se zvétsuje pri-
blizné o 0,22 thlové vtefiny za rok, rovnéz byl identifikovan rychle rotujici
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pulzar. Tyto mlhovinné zbytky supernov jsou oviem jevy pouze docasné, po-
zorovatelné jen nékolik tisic let. Spole¢né s pulzary se ale jedna o jedine¢ny
soubor objektt s velmi zajimavymi astrofyzikalnimi vlastnostmi [36].

Zajimavym jevem je také tzv. svételné echo (viz obréazek 1.1), kdy zareni
supernovy osvétluje mezihvézdnou a okolohvézdnou latku s ur¢itym zpozdé-
nim, takze k ndm prichazi opravdu jako ,ozvéna“. Takové echo bylo po-
zorovano napiiklad u supernov SN 1987A; SN 1993J, SN 1998bu a mohou
byt pomoci néj méreny vzdalenosti.

Supernovy hraji mimoradnou roli i z hlediska dalsiho chemického vyvoje
galaxif a vesmiru viibec. Prostiednictvim dalekosahlych expanzi svych obalek
diky srdzkam s mezihvézdnou latkou a rézovym vindm, vznikajicim v misté
stfetu, tuto latku zahustuji a vedou tak ke vzniku novych hvézd, zaroven obo-
hacuji mezihvézdnou latku o prvky téz8i nez helium, véetné prvka tézsich
nez zelezo, vznikajicich béhem exploze. Tyto prvky tak mohou ve stale vétsi
a vetsi mife obsahovat nejen mladsi generace novych hvézd, ale i ostatni
télesa, véetné planet pozemského typu.

Je také mozné, Ze supernovy svym kosmickym zafenim mohly prispét
ke vzniku pozemského zivota. Na druhou stranu by expoze velmi blizké
(zhruba do néjakych tficeti svételnych let) supernovy mohla byt pro Zivot
na Zemi nebezpec¢né, v uvedené vzdalenosti se ale zadna takova potencialni
hvézda nenaléza.

Se supernovami také velmi pravdépodobné souviseji mimoradné ener-
getické (v elektromagnetickém oboru vibec nejzarivéjsi udalosti v celém
vesmiru) a zdaleka ne zcela objasnéné gama zablesky (gamma-ray bursts).
Tyto zablesky mohou mit délku trvani od nékolika milisekund az po desitky
minut, typické trvaji nékolik sekund, maximalné desitky sekund a uvolni
se béhem nich takové mnozstvi energie, jaké Slunce vyzari za celou dobu své
existence (témer 10%® J). Pievlada nazor, Ze vétsina pozorovanych zableskii
zafeni gama vznikd pii explozi velmi masivnich hvézd, gravitacné kolabu-
jicich ptimo do podoby ¢erné diry (tzv. hypernov). Uréita ¢ast téchto zé-
bleskii (tzv. kratké zablesky) mutze vznikat pfi splynuti dvojice neutronovych
hvézd (pokud je podvojny systém tvoren dvéma neutronovymi hvézdami,
mohou tyto postupné diky vyzafovani gravita¢nich vin ztracet energii or-
bitalniho pohybu a postupné se k sobé ptiblizovat).

Zdroje téchto zableski se nachazeji ve velmi vzdéalenych galaxiich, takova
udalost v Galaxii by zfejmé vedla k zaniku Zivota na Zemi [22].
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Kapitola 2

Stavba a vyvoj hvézd

2.1 Polytropni model

Jak naznacuje nazev této kapitoly, bude nejprve vhodné popsat a objasnit
fyzikalni principy nékterych jevi, které s tématem supernov tak ¢i onak
souviseji, nebo bude jejich detailni rozbor nezbytny pro pochopeni dalsiho
textu. Bud se jednd o problémy obecnéjsi fyzikalni (nebo astrofyzikalni)
povahy, jako je napriklad vnitini stavba hvézd, popis fotonového plynu, gra-
vitacéni vazebné energie, nebo pujde o podrobnéjsi pohled na to, co explozi
supernovy predchézi, tedy popis vztaht v elektronové degenerovaném plynu,
véetné odvozeni Chandrasekharovy meze. Pristi kapitola se potom kratce
dotkne nékterych zakladnich déju, doprovazejicich gravitac¢ni kolaps a toho,
co v pripadé explozi supernov (s vyjimkou typu la) vétSinou vznika, tedy
neutronovych hvézd. Za¢nu tedy vnitini stavbou hvézd [1].
Predpokladejme, zZe v obecném vztahu mezi tlakem P a hustotou p

P=Kp, (2.1)
lze ~y zapsat jako 1+ 1/n, kde K, n jsou konstanty, potom lze psat
P = Kp'ti/n, (2.2)

Také hustotu muzeme zavést jako p = A", kde A\ je skalovaci konstanta.
Zvolime-li ve stfedu hvézdy € = 1, potom A = p., kde p. je centralni hus-
tota. Pokud porovname rovnici hydrostatické rovnovahy dP/dr = —pg, tedy
dP/dr = —pGM/r* a rovnici distribuce hmotnosti ve sféricky symetrickém
telese dM/dr = 4mr?p, potom musi platit dP/dr = —(4xGp/r?) [ pr*dr
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a lze tedy psat

d 2dp
T (r__> = —47r’Gp. (2.3)

Chceme-li dostat bezrozmérnou verzi této rovnice, zvolime & = r/a, kde

n+ 1)K (1-n)/n
a= \/( Blﬂ'G : (2.4)

(Fyzikalni rozmér konstanty K je [m2+3/"kg~/"s~2], rozmér konstanty A
je [kgm™?], rozmér veli¢iny @ je tedy [m|, takze veli¢ina & je bezrozmérna).
Z rovnice (2.3) tak dostavame

d (,d0\ 5 .
i () =< .
nebo, po upraveé
d20 2 d6
2L = 2.
d£2+5d5+9 0, (2.6)

coz je obvykla forma Laneovy-Emdenovy rovnice, nazyvané také polytro-
pické diferencialni rovnice (L-E rovnice).
Jaké jsou okrajové podminky? V centru (§ = 0) bude vhodné stanovit
= 1. Z rovnice (2.5) vyplyva, Ze v centru musi platit Neumannova okrajova
podminka df/d¢ = 0. Na povrchu (¢ = £g) hustota i tlak jdou k nule, takze
plati Dirichletova okrajova podminka 6z = 0.
V pripadé sférické symetrie 1ze hmotnost uvniti poloméru r zapsat

T

M, = /47Tr2pd7‘. (2.7)
0

Z rovnice (2.5) vyplyva, ze £2d0/dE = — [ £20™ dE, rovnici (2.7) pomoci jiz
uvedeného zapiSeme jako M, = —4wa’p.£2d0/dE, tedy

M = —47a®p, [523—2)} : (2.8)
ér
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Priimérnou hustotu hvézdy o poloméru R muzeme zapsat (p) = 3M /47 R,
tedy (p) = 3M/4ra’&3, pomoci rovnice (2.8) lze zapsat pomér primérné
a centralni hustoty vztahem

o) _ _ {3 de] . (2.9)
&R

Pe ¢ d¢
Z rovnice (2.2) mizeme dale stanovit centralni tlak P., kdy A = p,, 6 = 1,
vyraz pro konstantu K odvodime z rovnice (2.4), kde a = R/, A = pe,

takze P. = 4rGR?p?/(n + 1)£%. Po dalsim dosazeni za p. z rovnice (2.9),
kdy (p) = 3M/4x R3, dostavame vztah

M2
p_ O

do
i 4m(n + 1) ‘—

dg

ér

2 ] | 210

Porovname-li takto pomér centralniho tlaku a hustoty, dostavame

] . (2.11)
R

Dalsi uzite¢ny vztah obdrzime, pouzijeme-li priumérnou hustotu (p) k eli-
minaci poloméru hvézdy R

1/3
Fe — —GM?3 (M) /
Pe 3pe

P. GM

Pe R

dé

(n+1)&r dE

dé

(n+1)&r a

-1
] p/3. (2.12)
95

Zpusob zéapisu tohoto vztahu je dan pozadavkem ziskat v prvni zavorce
na pravé strané vy¢islitelny podil (p)/p. podle vztahu (2.9).

Analytickd feSeni L-E rovnice existuji pro n = 0,1,5 [14], pro ostatni
n je rovnice TeSitelnd numericky. Obzvlast vyznamné je TeSeni pro index
n = 3 (Eddingtontuv standardni model — viz popis v [1], str. 552), které
predstavuje limitni pfipad pro vnitini stavbu hmotnych bilych trpasliki,
ve kterych je tlak vytvaren relativistickym degenerovanym elektronovym
plynem (P ~ p*/3).

Pron =0 (y — o0) ziskdme FeSeni piimou integraci se zahrnutim uve-
denych okrajovych podminek

f=1-=>. (2.13)



Pron =1 (y = 2) fesime sférickou Besselovu diferenciélni rovnici, vysledny
tvar bude
9:§§ﬁ (2.14)

Pron =5 (y = 1,2) dostavame prostiednictvim tzv. Emdenovy transfor-
mace, kde 0 = Az¥z, w =2/(n — 1)
1

0= .
1+ 362

(2.15)

Nasledujici tabulka 2.1, vytvofend na zékladé numerického vypoctu (viz
zdrojovy soubor ¢. 1, kapitola A.1 v piiloze A), shrnuje nékteré hodnoty
bezrozmérnych proménnych pro rizné indexy n. Prvni sloupec vyjadiuje
polomér &g, treti sloupec soufadnici hmotnosti [€2df/d€]e, — viz rovnici
(2.8), ¢tvrty sloupec podil (p)/p.. Z tabulky je vidét, ze v piipadé indexu
n = 0 je v celé hvézdé konstantni hustota, v ptipadé indexu n = 5 mé hvézda
nekonecéné velky polomér a nekonecné velkou centralni hustotu, avsak konec-
nou hmotnost. Dilezité hodnoty dostavame pro index n = 1, 5, coz odpovida
v =5/3 a pro index n = 3, coz odpovida v = 4/3.

Tabulka 2.1: Polytropni feseni

n ¢r [d6/d€]e,, [£2d6/dE]e, {p)/pe
0 2,4494897 —0, 8164966 —4,8989793 1,0000000
1 3,1415927 —0, 3183099 —3, 1415927 0,3039636
1,5 3,6537537 —0,2033013 —2,7140551 0,1669253
2 4,3528746 —0, 1272487 —2,4110460 0,0876997
3 6,8968486 —0, 0424298 —2,0182360 0,0184562
4 14,971546 —0, 0080181 —1,7972298 0,0016067
3 — 00 — 0 —1,7320507 — 0

Za predpokladu, ze hvézda je tvofena materidlem, ktery se chova jako idealni
plyn a srazky c¢astic tohoto plynu jsou hlavnim zdrojem tlaku ve hvézdé, 1ze
nasledné stanovit i jeji centralni teplotu 7. Vyjdeme-li ze vztahu [22]

P = pAT/ s, (2.16)

kde A je k/u, tedy podil Boltzmannovy konstanty a atomové hmotnostni
jednotky, je to tedy 10> R -molkg™!, kde R je univerzalni plynova konstanta
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s rozmérem J K~! mol™! a u, je bezrozmérna veli¢ina, tzv. stiedni hmotnost,
pfipadajici na jednu ¢astici (nazyvana téz stfedni molekulovd hmotnost).
Z toho vyplyva, ze T/us = P/ Ap, tedy T./us = P./Ap., takze pro index
polytropy n = 3 z rovnice (2.11) dostaneme

T M R
1,95 - 107K [ — ) (=2 2.17
oo 10K (3] (). 217

nebo z rovnice (2.12) obdobnym zptisobem, opét pro index polytropy n = 3,
dostavame

T, M 2/3
—£ x4,617-10°K (M) P/, (2.18)
s ©

kde hustota je v jednotkach kg m=3.

Néasleduje graf jednotlivych feSeni Laneovy-Emdenovy rovnice pro in-
dexy polytropy (postupné zleva) n = 0, 1, 3/2, 2, 3, 4, 5. Regsenf pro index
polytropy n = 1 méa tvar Besselovy funkce. Resenf pro index 3/2 nemiize
nabyvat zapornych hodnot (ponévadz se v rovnici vyskytuje vyraz 6%/2):

Obrazek 2.1: Graf feSeni Laneovy-Emdenovy rovnice pro indexy polytropy
(postupné zleva): n = 0, 1, 3/2, 2, 3, 4, 5. Numerické feseni — viz zdrojovy
soubor ¢. 1 v kapitole A.1 v priloze A.
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2.2 Fotonovy plyn

Exploze supernov jsou pravdépodobné nejzarivéjsimi udéalostmi, které po-
zorujeme. Po nékolik tydni je jejich jas srovnatelny s jasem celé matetrské
galaxie. Celkovy zafivy vykon ,pramérné* supernovy Lisyy ~ 10" Lg, jeji
efektivni teplota je fadové srovnatelna se slunecni, jeji povrch musi byt tedy
fadove 1010 krat vétsi. Pozorovana efektivni teplota supernov v okoli maxima
jasnosti je vyssi nez slunecni, predpokléddejme sférickou supernovu s dvojnéa-
sobnou efektivni teplotou, potom jeji polomér musi byt Ren ~ 2,5-10* R,
tj. 2 - 10 m, coz je asi dvacetkrat vice, neZ u nejvétsich znAmych hvézd
(Gervenych veleobri), coz znamend, ze supernovy musi mit velky vyzarujict
pourch; zaroven s nizkou hustotou latky (viz graf — obrazek 5.4) a ohrom-
nym mnozstvim emitovanych fotoni a radiaénim tlakem predstavuji tedy
spis fotonové ¢ ,svételné* koule [1]. Z toho diavodu bude ti¥eba se blize
podivat i na vlastnosti fotonového plynu [35]:

Pokud chceme stanovit tlak P a vnitini energii U fotonového plynu,
musime nejprve stanovit entropii takového plynu. Pfi vypoctu entropie vyjde-
me ze vztahu (v nasledujicim textu této kapitoly Boltzmannova konstanta
kg = 1) pro Landauuv potencidl 2 = —T'In Z a protoZe se jedna o ideélni
kvantovy (bosonovy) plyn, miZeme popsat stav celého systému pomoci stavu
jedné castice

Q=T In(1—e /7). (2.19)

> 1ze vyjadiit jako [ p(e) de, kde p(e) de je pocet jednocasticovych stavi
s energii v intervalu (¢, € + de). Vztah (2.19) bude mit tvar

Q= T/p(e) In (1 - e_(s_“)/T) de. (2.20)

Déle je vyhodné prejit do impulsového prostoru, resp. do prostoru vinovych
vektorii, kde pocet stavii v objemu d*k — (L/7)* d°k, tento vyraz je tieba
jeste vydelit poctem oktanti (sféricky systém), tedy d’k — (L/27)* d’k.
Fotony predstavuji ultrarelativisticky bosonovy plyn, kde € = hkc, se dvéma
polariza¢nimi stavy, jehoz chemicky potencial u = 0, takze

L\*® dk 1%
de =2 | 47k® — de = 81— €*de. 2.21
p(e) de <27T) k" o de 87T(27Tﬁc)3€ € (2.21)
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Vyraz (2.20) bude mit potom tvar:

8aVT [

Q0= nhey /62 In(1—e ") de. (2.22)
e
0

Provedeme substituci y = €/T', po integraci dostavame

STVT* 1 T Y3
= o 3 / o1 (2.23)
0

Hodnota bezrozmérného integralu je I'(4)¢(4) = 7*/15, Stefanova-Boltzman-
nova konstanta o = 72/60 h3c2. Pokud zavedeme dalsi obvyklou konstantu
a = 40 /c, potom a = 72/15 (he)®. Rovnici (2.23) potom lze psét

T4
g TV (2.24)
3
Entropie S = —(92/9T")y,,,, v tomto piipadé
4aT3V
§="1 — (2.25)

Vnitini energie U = Q + T'S + uN, tedy v pfipadé fotonového plynu bude
U =aT*V. (2.26)

Tlak P = —(0§2/0V)r,,, radiac¢ni tlak tedy bude

T4
p="2 (2.27)
3
2.3 Gravitacni vazebna energie
Celkova vnitini energie hvézdy je
M
U= /Edm, (2.28)

0
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kde E je vnitini energie na jednotku hmotnosti [1]. Gravita¢ni potencialni
energie (budeme ji nyni znac¢it E,,) je rovna celkové praci, vykonané gra-
vitaénim polem, nutné k soustfedéni vSech hmotnych ¢astic z nekonecna
do hvézdy:

E, :/TFg(r)dr: —/rwad _/GM/( Janr(r).(2.29)

r
0

Lze zvolit i opacnou znaménkovou konvenci se zapornou gravitacni poten-
cialni energii a misto gravitacni vazebné energie B (tato terminologie je pre-
vzata z [1]) zavést celkovou energii Ei. = —B (viz napiiklad [19]), dosli
bychom ale pochopitelné k presné stejnym vysledkiam.

Gravitacni vazebna energie B (kterd je rovna zaporné celkové energii)
je potom

B=E, —U. (2.30)

V této znaménkové konvenci, kde F,, je kladna, musi byt znaménko pred
U zaporné. Dosadime-li do rovnice (2.29) upravenou rovnici hydrostatické
rovnovahy

GM dP
- e (2.31)
r p dr
dostaneme E,, = —4m fo (dP/dr) dr, coz se po integraci per partes a sub-
stituci 47r?pdr = dm rovna vyrazu
M
R
3P
Ey = —4nr®P| + / — dm. (2.32)
0 P
0

Gravitacéni vazebna energie hvézdy v hydrostatické rovnovaze se potom podle
rovnic (2.28) a (2.30) musi rovnat

+ 7 (— - E) (2.33)

V dalsi Gvaze spojime vztah pro gravita¢ni potencialni energii F,, s rovnici
polytropy. MiiZeme vyjit opét z upravené rovnice hydrostatické rovnovahy

B = —4mr3P
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ve tvaru dP/p = —(GM/r?)dr, kde r = a€ a za M dosadit rovnici (2.8)
pro obecnou soufadnici €. Dostavame tedy vyraz dP/p = 4rGa*p.df, po

dosazeni za a z rovnice (2.4) bude dP/p = (n + 1) Kp!™d6. Vzhledem
k rovnici (2.2), kde p = p.0" se vyraz Kpy'™ df rovna d(P/p). Muzeme tedy

psat
d (5) _ L 4P (2.34)
p) (n+1)p

Nyni budeme integrovat per partes rovnici (2.32). Pomoci jednoduchych
tprav dostaneme [47rr®P)ft — 3 [d(P/p)M(r) — [4nr®P]{, tedy

Ey = —3/d (%) M(r). (2.35)

Za vyraz d(P/p) dosadime z rovnice (2.34) a za dP/p opét z rovnice hydro-
statické rovnovahy, dostdvame

R
Ey— — / GMAr) 4. (2.36)

n+1 72
0

Tento integral musime opét integrovat per partes

M
3 GM2(r)1" GM
By = [—&] —|—2/JdM’(r) , (2.37)
n—+1 r 0 T
a protoze integral na pravé strané se podle rovnice (2.29) rovna E,,, lze
rovnici (2.37) déle upravit do tvaru
3 GM? 3 GM?>
E,=—(2E, — = . 2.
e E ) = () e

To také odpovida bézné uvadénému vyrazu pro celkovou gravitacni poten-
cialni energii sférického télesa s rovnomérnou hustotou (kde n = 0), ziskané-
mu integraci soustfednych kulovych ploch, E,, = (3/5) GM?/R.

Rovnici (2.32) lze jesté upravit, pokud predpokladdme hydrostatickou
rovnovahu, kde tlak na povrchu Pg se blizi k nule, potom ¢len [47r3 P]§ — 0,
takZe rovnice (2.32) se zjednodusi do podoby

M

P
By — / %dm. (2.39)
0
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Uvazujeme-li navic adiabatické feSeni (|1], str. 555), kdy PV? = konst.,
dE = —PdV (v ramci zde zavedené konvence E predstavuje vnitini energii
na jednotku hmotnosti, V' predstavuje objem na jednotku hmotnosti), po
tpravé E = —PV7 [dV/V7, tedy E = PV/(y — 1), kde v = konst., potom
rovnici (2.39) lze psat

M
Ey = /3(7 —1)Edm = 3(y — 1)U, (2.40)

0
kterda pro 7 = 5/3 nabyva jednoduché formy viridlové véty. Gravitaéni

vazebna energie B potom bude
4\ E,
B = (fy — —) — (2.41)

a po zahrnuti rovnice (2.38)

B 4\ GM?/R  3—nGM’
5=3(r-3) son 1~ 1oa A 242

Pro tuto chvili zanedbame excita¢ni, ioniza¢ni energii a energii jadernych
vazeb, takze celkova energie hvézdy je pravé —B. Stabilita hvézdy zéavisi
na znaménku faktoru (y—4/3). Uvazujme adiabatickou (takze v je skute¢né
konstanta) kontrakci hvézdy o velikosti 0R. Zména gravitacni vazebné e-
nergie potom (z rovnice (2.42)) je
0B B

0B = aRéR = RéR. (2.43)
Pro v = 4/3 zustava gravitacni vazebna energie beze zmény bez ohledu
na zménu poloméru d R, to znamena, ze takova hvézda se nachazi na hranici
stability.

V pripadé, ze v > 4/3, kontrakce vyzaduje zvySeni gravita¢ni vazebné
energie (neboli sniZeni celkové energie — naptiklad jejim vyzéarenim). Pro
v < 4/3 je hvézda dynamicky nestabilni, pii kontrakci dochazi naopak
ke snizovani gravita¢ni vazebné energie a k narustu kinetické energie kon-
trakce, kolaps akceleruje (gravita¢ni ¢asova skala).

Z rovnice (2.42) je také ziejmé, ze pro ideélni jednoatomovy plyn, u néjz
~v = 5/3, se zanedbatelnym radia¢nim tlakem, bude

E

& 2.44
2 ) ( )

B =
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coz je opét klasicka podoba viridlové véty. Pro smés takového idealniho plynu
a zafeni (viz [14], kapitola 7) se rovnice (2.42) redukuje na
p
B — 5 Egr;

kde 8 = P,/P, tedy 1 — 3 = P,/P. V piipadé vyrazné pievazujiciho tlaku
zafeni, tj. fotonového plynu, kde 5 — 0, se takovid hvézda opét nachazi
na hranici stability.

Totéz vyplyva piimo z rovnic (2.42), (2.44); v piipadé nerelativistického
degenerovaného plynu, kde n = 3/2 musi byt [19]

_6GM? B_§GM2

(2.45)

E,. = , = , 2.46
g 7 R 7 R ( )
v ultrarelativistickém piipadé n = 3, v = 4/3, tedy
3 GM?
E,=- ., B=0. 2.47

2.4 Elektronové degenerovana latka

Elektronové degenerovana latka hraje pti popisu udélosti, které predchazeji
explozim supernov zasadni tlohu, ponévadz jednak je rozhodujici ,stavebni
substanci bilych trpaslikii, jednak je to pravé tlak relativistického dege-
nerovaného elektronového plynu, ktery do urcité faze brani dalsi gravitaéni
kontrakei.

P1i popisu vlastnosti elektronové degenerovaného plynu miizeme uvazo-
vat elektronovy plyn pii absolutni nulové teploté (kompletné degenerovany
Fermiho plyn). Toto pfibliZeni lze provést, protoZe stavové rovnice dege-
nerované latky jsou zcela odlisné od stavovych rovnic klasického idealniho,
tj. relativné fidkého a horkého plynu. Tlak v degenerovaném plynu totiz
vyznamneé zavisi na jeho hustoté a jen zcela nepatrné na teploté, takze jeji
vliv 1ze aspon v prvnim pfibliZzeni pominout a povazovat ji za nulovou [22].

Pocet kvantovych stavii elektronu, nachazejiciho se v objemu V' s velikosti
hybnosti v intervalu od p do p + dp bude (g = 2 — spinova degenerace) [19]

Arp? dpV B p?dp

h? =V w2h?
Elektrony diky Pauliho vyluc¢ovacimu principu obsazuji vSechny stavy hyb-
nosti od nuly po limitni p = pg, tzv. polomér Fermiho koule (Fermi sphere)

2

(2.48)
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v prostoru hybnosti. Celkovy pocet elektront, nachézejicich se v téchto
stavech je tedy

PF

14 2 Vi
N = 73 /p dp = 323 (2.49)
0
Fermiho hybnost tedy bude
pr = (372) 2 (N/V)2 b (2.50)

Pro dalsi pfesné vypocty bychom museli numericky fesit rovnice, zahrnujici
relativisticky vyraz pro energii

e = (p?c* + m*c")V2, (2.51)
Mizeme vSak analyticky nazornym zpusobem fteSit pripady nerelativistic-
kého a ultrarelativistického elektronové degenerovaného plynu [19]:

e Nerelativisticky elektronové degenerovany plyn (NR)

Pokud pr < myc, potom plati
2
S 2p_F = (37" (N/V)P 2 2m,. (2.52)
Me

Celkovou energii plynu dostaneme vynasobenim poc¢tu stavii (rovnice (2.48))
energii jednoho stavu p?/2m a integraci pres viechny hybnosti

PF

E:—/p‘ldpzv—p% (2.53)
2mem2h3 10m,.m2h3 '
0
nebo po dosazeni vyrazu z rovnice (2.50) lze psat
3(372)% 2 (N\Y?
F=————— | = N. 2.54
10 me \V ( )

Déle, protoze pro idealni fermionicky (i bosonicky) kvantovy plyn obecné
plati E = 3/2PV (podrobnosti zde nebudu odvozovat — viz napiiklad [19]),
lze napsat, ze pro tlak nerelativistickych degenerovanych elektronu plati

1 B2 (N\°? 3\¥? B2
P(NR)25(37T2)2/3—(—) :(87> /3, (2.55)

me \V 5Me
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kde n, je koncentrace elektroni (pocet elektronti v objemu V'), m, je hmot-
nost elektronu. Koncentrace elektroni ma rozmér hustoty, jejiz mocnina 5/3
odpovida faktoru 7, vidime tedy, pro¢ pro nerelativisticky plyn v = 5/3,
tedy n = 3/2.

V tvodu této kapitoly jsme postulovali, ze T" — 0 nebo alespon T je velmi
mala oproti limitni energii ex, teplotu Tr ~ €p nazyvame teplotou degene-
race, pii jejim prekroceni dojde k jejimu ,sejmuti®.

Z rovnice (2.2) také vyplyva, ze P = Kp?. Pro hustotu ¢astic i—tého
druhu plati

Pi = Mn; = [imyn;, (2.56)

kde m; je objemova hmotnost i—tého druhu ¢astic, n; jejich koncentrace,
i je jejich molekulovd hmotnost, my je hmotnost atomu vodiku. V piipadé
nerelativistického elektronové degenerovaného plynu muzeme potom velikost
konstanty K z rovnice (2.2) napsat jako

3\%3 p2 1
K=P/p = <—) . 2.57
/ 8 5Me (MemH)5/3 ( )

Po dosazeni tohoto vyrazu a piislusné hodnoty n (u. = 2, prevracena hod-
nota 1/, udéava pramérny pocet elektronti na baryon, coz pro prvky tézsi
nez vodik muzeme aproximovat jako 1/2) do rovnice (2.4) obdrzime [15]

a = konst - p; /% ~ 108 . p; /6. (2.58)

Ponévadz jsme definovali a = R/{g, mizeme z rovnice (2.8) a tabulky 2.1
odvodit vztah mezi hmotnosti a polomérem hvézdy, slozené z takového ne-
relativistického elektronové degenerovaného plynu

M =konst - R~ 1,7-10°' R™3, (2.59)

Pokud do tohoto vztahu dosadime velikost poloméru R v Fadu 10* km,
dostaneme skutecné priblizné sluneéni hmotnost.

Toto je velmi dulezity vysledek, ktery rika, ze hmotnost takové hvézdy
je nepfimo timérné jejimu objemu, tedy, Ze se vzristajici hmotnosti jeji ve-
likost klesa. Tim klesa také prostor pro volné elektrony, takze diky Heisen-
bergovu principu neurcitosti musi vzristat jejich hybnost. V pripadé, Ze
se jejich rychlost zacne blizit rychlosti svétla, musime pouzit ultrarelativi-
stickou aproximaci.
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e Ultrarelativisticky elektronové degenerovany plyn (UR)
Pokud pr > myc, dostavame [19]

N

1/3
€=cp, € =Cpp = (37r2)1/3 he (V) : (2.60)

Obdobnym postupem, jako ve vztazich (2.53) az (2.55) s tim, Ze pro ultrarela-
tivisticky fermionicky (i bozonicky) plyn obecné plati E = 3PV, dostaneme
vztahy pro energii a tlak ultrarelativistickych degenerovanych elektront

3 N\'?
E =5 (37%)" heN (7) , (2.61)

he s (N\Y* he [ 3\"?
Pury = - (37°) (7) el e/, (2.62)

Pro ultrarelativisticky elektronové degenerovany plyn plati v = 4/3, tedy
n=.3.
Opét zcela obdobné jako v nerelativistickém piipadeé:

he [ 3\'/? 1
K=P/p =— (—) _ 2.63
/ 4 \ 87 (Memn)4/3 ( )
V tomto ptipadé obdrzime
1

a = konst - p. 3. (2.64)

Z rovnice (2.8) a tabulky 2.1 pro ultrarelativisticky elektronové degenerovany
plyn vyplyva

M = konst. = 4ma®p, - 2,01284. (2.65)

Tento vysledek, jiz zcela nezavisly na poloméru, predstavuje limitni hmot-
nost, tzv. Chandrasekharovu mez, pii které (pokud by gradient tlaku, bréanici
kontrakei télesa, nevznikl jako diisledek jiného procesu) se polomér hvézdy
blizi k nule [15]. Z rovnice (2.8) a tabulky 2.1 dale vyplyva
3/2
Mgy, = Vi (@) % +2,01284 = 5,762 M. (2.66)
2 G (pemy
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Pokud do tohoto vztahu dosadime piislusné konstanty a za j. dosadime vyse
uvedenou hodnotu 2, dostaneme:

My, =~ 2,86 - 100 kg ~ 1,44 M. (2.67)

Nasledujici obréazek, prevzaty z [15], ukazuje prubéh zavislosti polomér-
hmotnost, plné ¢ara predstavuje numericky vypoc¢itanou presnou relativi-
stickou zavislost, carkovana ¢ara nerelativistickou zéavislost. Konstanta [y
(viz odvozeni, uvedené v [15]) m& vyznam (2A4/7G)Y/2/B, kde konstanta
A = m?c®/3h3, konstanta B = 8mm3c3u.my /33, oznaceni M3 odpovida
zde uvedenému Mcy. Oblasti uvnitt odpovidajici konfigurace hvézdy, které
lze povazovat za relativistické, jsou vyplnéné Sedou barvou.

5.0 —

4.0 —

R/I,

20

M/M,

Obrazek 2.2: Relativisticky (plné ¢ara) a nerelativisticky (¢arkované cara)
pribéh zavislosti polomér—hmotnost pro hvézdu, slozenou z elektronové de-
generované latky (bily trpaslik). Sedou barvou jsou vyplnéné oblasti, které
lze povazovat za relativistické. Popis jednotlivych os — viz text pfed grafem.
Zdroj [15].

31



Kapitola 3

Gravitacni kolaps

3.1 Latka pri velmi vysokych hustotach

Vyraz pro tlak nerelativistického elektronové degenerovaného plynu v rovnici
(2.55) lze zapsat ekvivalentnim zptisobem

1 a3 B2 [ p \5/3
P(NR) = 5 (37T2) E <%) 5 (31)

kde m’ je hmotnost latky, pfipadajici na 1 elektron (ponévadz v pripadé
kolabujicich jader hmotnych hvézd, ale i v pripadé bilych trpaslika pujde
o latku slozenou z prvku tézsich, nez vodik, m’ ~ 2m, ~ 3,34 - 10~*"kg).
V nerelativstickém pripadé lze také predpokladat, ze pr < me, takze po do-
sazeni do rovnic (2.50), (3.1) Ize zhruba napsat nerovnosti p < 2-10° kgm™3,
P < 10?*Pa [19].

Pokud se hustota a tlak za¢nou témto hodnotam blizit, elektronovy plyn
se stane relativistickym, pokud se jim vyrovnaji, ptijde o ultrarelativisticky
ptipad, takZe rovnici (2.62) muZzeme obdobnym zptisobem zapsat

4/3
Pug) = % (3n2) "/ (%) ” (3.2)
Dalsi zvySovani hustoty vede ke staviim, kdy nuklearni reakce zachytu ele-
ktront atomovymi jadry (se soucasnou emisi elektronovych neutrin) jsou
termodynamicky vyhodnégjsi (tedy k tzv. neutronizaci, popsatelné inverznim
beta rozpadem — viz rovnici (1.1)). Tyto procesy snizuji elektricky naboj
jader, zatimco jejich hmotnost se prakticky neméni.
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S dale vzristajici hustotou a tlakem vice a vice jader zachyti elektron;
celkovy pocet elektronii klesé, ale tlak elektronového plynu ztstava kon-
stantni (podrobnosti — viz [19], str. 318-326). Pii hustoté p ~ 3-10 kgm ™3
a tlaku P ~ 10%° Pa pocet neutronii prevysi pocet elektronti, jadra se tak
za¢nou rozpadat na jednotlivé neutrony, pii hustoté p ~ 10?2 kg m—3 zacne
hrat rozhodujici roli tlak neutronového plynu. Od této hustoty vyse lze latku
povazovat za neutronové degenerovany Fermiho plyn, jehoZ stavovou rovnici
(analogicky k rovnici (3.1)) lze vyjadrit jako

1 2)2/3 h? 5/3
P:g<37T ) mi/sp , (3.3)
kde m,, je hmotnost neutronu. Pii hustotach p > 6-10'® kg m3 se také neu-
tronové degenerovany plyn stane ultrarelativistickym, jeho stavové rovnice,

opét analogicky k rovnici (3.2), potom bude

p =1 (352)/2 (i)m . (3.4)

4 My,

P1i téchto hustotach ovSsem zacne hrat vyznammnou roli jaderna sila mezi
nukleony (silna interakce), vechny okolnosti s tim spojené nejsou dosud ob-
jasnény, lze pouze poznamenat, ze za téchto podminek mohou zacit vznikat
i jiné ¢astice, nez neutrony (napf. piony, hyperony, kvark-gluonova plazma).
Vzhledem k Pauliho vylucovacimu principu je pfeména neutroni na tyto
castice termodynamicky vyhodnéjsi, kazdy druh ¢éstice obsazuje jednotlivé
stavy samostatné.

V kapitole 2.4 byly odvozeny zévislosti mezi hmotnosti a polomérem
sférického télesa, slozeného z elektronové degenerovaného plynu, rovnovazny
stav 1ze vyjadiit jednoduchou relaci M = M(R) pro vSechny poloméry R.
Pro relativné velkd R (a tedy pro nizsi hustoty), elektronovy plyn lze po-
vazovat za nerelativisticky a potom M ~ R™3 (viz vztah (2.59)). Pokud
polomeér je velmi maly, potom hustota vzroste natolik, ze dostavame ultra-
relativisticky piipad a funkce M(R) — Mcy, pokud R — 0. K tomu je tieba
poznamenat, ze vztahy pro redlnou limitujici hodnotu M¢y, ~ 1,44 My jsou
ve skutecnosti komplikovanéjsi, protoze hustota v takovém télese rapidné
klesa se vzdalenosti od centra (viz [19], str. 325), takze v blizkosti centra
miize jit o ultrarelativisticky plyn, zatimco ve vétsich vzdalenost se plyn
chova nerelativisticky.

Jak jiz bylo také zminéno v této kapitole, v pripadé, Zze R je velmi malé
a hustoty vzrostou na vyse uvedené hodnoty, vstupuje do hry neutronizace,
ktera zabrani (v naprosté vétsiné piipadi) dalsi kontrakei.
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3.2 Neutronové hvézdy

Objekty, slozené z neutronové degenerované latky jsou jednim ze dvou moz-
nych rovnovaznych stavi hvézd po vycerpani zasob jaderného paliva (kromé
jiz popsanych objekti, sestavajicich z elektronové degenerované latky — bilych
trpasliki, ale i jinych typu objektii v zavéreénych stadiich vyvoje s nizsimi
hmotnostmi). Pokud je hmotnost objektu (hvézdy) dostatecnd, ,neutrono-
vy stav latky je termodynamického hlediska vzdy vyhodnéjsi. O existenci
takovych objekti teoreticky spekulovali jiz ve tficatych letech 20. stoleti
Walter Baade a Fritz Zwicky.

Problematiky neutronovych hvézd (ptipadné ¢ernych dér) se zde dotknu
pouze informativné, aniz bych zachazel do hlubsich matematickych detailt,
ty jsou zna¢né komplikované a jsou zatiZzeny radou teoretickych problémi.
Jednak nezname presné tvar stavové rovnice pii extrémné vysokych tlacich
a hustotach, také nemizeme v dalsich ivahach vychazet z Newtonovy gra-
vita¢ni teorie, vypocty musi byt providény na zakladé obecné teorie relati-
vity, numerickou integraci presnych stavovych rovnic relativistického dege-
nerovaného Fermiho plynu, vychazejicich z rovnice (2.51) [19]. Detailné;jsi
vypocty této problematiky provedli v roce 1939 nezavisle na sobé Lev Lan-
dau a Robert Oppenheimer spolu s Georgem Volkoffem, pravé diky zahrnuti
relativistickych efekti odhadli také horni hranici hmotnosti téchto hvézd,
nazyva se po nich Landau-Oppenheimer—Volkoffova mez (LOV mez). Pfi
prekroceni této meze, ktera podle riznych odhadu ¢ini 1,4 M, — 3 Mg, do-
jde k ,neomezenému® gravitacnimu hrouceni do singularntho bodu — ke
vzniku ¢erné diry.

Existuji i termodynamické odhady minimalni hmotnosti téchto hvézd,
pod niz by tlak nebyl dostateény a neutrony by se rozpadaly zpét na samo-
statné protony a elektrony. Ta ¢ini zhruba 0, 1 M, neexistuje vSak spolehliva
teorie vzniku takovych hvézd s hmotnosti nizsi, nez 1 M, coz odpovida
i pozorovanym skutec¢nostem — dosud objevena neutronova hvézda s nejnizsi
hmotnosti se pohybuje okolo 1,2 M [22].

Protoze tlak na povrchu hvézdy musi byt nulovy, je zfejmé, Ze ve vnéjsich
vrstvach télesa budou tlak i hustota relativné nizké, tyto vrstvy budou
tvoreny elektrony a jadry (elektronové degenerovanym plynem). Ackoli tlou-
stka této vrstvy muze byt srovnatelna s polomérem neutronové degenerova-
ného jadra, jeho hustota je o mnoho fadi nizsi, hmotnost této vnéjsi vrstvy
lze tedy zanedbat a celkovou hmotnost uvazovat pouze jako hmotnost jadra.
Pro odhad velikosti takové hvézdy (respektive jejiho jadra) lze vyjit z nasle-
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dujicich vztaht: v pfipadé nerelativistického neutronové degenerovaného ply-

nu muzeme postupovat obdobnym zpusobem, jako pii odvozeni vztahu (2.59),
kde ovSem v rovnici (2.57) bude misto m, dosazena hmotnost neutronu m,,

a misto vyrazu p.my opét m,, takze rovnice bude mit tvar

3\ p2
K=pP/p=2) 3.5
/o (Sﬂ) — (3.5)

a kde tedy vyraz (2.58) bude mit hodnotu [19]

a = konst - p, /%~ 4.10%- p; 1/, (3.6)
Tim dospéjeme k rovnici

M =konst - R~ 7-10% R73. (3.7)

Po dosazeni hmotnosti v rozmezi 1,45 M, — 3 M, vychazi polomér télesa
zhruba 13 — 10 km.

Velikost gravitaéni vazebné energie hvézdy 1ze podle vztahu (2.46) zapsat:
B = 3/7T(GM?/R,), kde R, je polomér ,neutronové* sféry, po dosazeni
vychazi hodnoty okolo 2,2 -10% J. Analogické vztahy pro ultrarelativisticky
neutronové degenerovany plyn by vedly k odvozeni hodnoty LOV meze,
zahrnuti relativistickych efektu jej vsak velmi komplikuje, dalsi postup zde
nebudu uvadét.

Podle soucasnych teoretickych modeli vypada (zjednodusené) standardni
rozvrstveni typické neutronové hvézdy zhruba nésledovné [22]:

— atmosféra z nedegenerované latky o tloustce nékolika mm,

— vnéjsi vrstva z elektronové degenerovaného plynu o tloustce nékolika
stovek metr,

— prechodova vrstva, kde jiz za¢ina prevladat ,,neutronovy“ plyn o tloust-
ce zhruba 1 km,

— vlastni jadro slozené z neutronové degenerované latky, o poloméru ra-
dové 10 km a hustotou 10'" kg m~3.

S neutronovymi hvézdami je spojeno mnoho dalsich velmi zajimavych jevi,
zejména rychla rotace (zachovani momentu hybnosti), velmi silné magnetické
pole a otazky spojené s tzv. pulzary. Tato specialni témata zde uz ovSem
nebudu podrobnéji rozebirat.
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3.3 Prtchod razové viny

Typické ,,pramérna“ supernova predstavuje objekt s celkovym zafivym vyko-
nem 10'° L, ktery po dobu nékolika tydnt emituje zafivou energii (v priamé-
ru) Faq ~ 7-10%J. To je energie, odpovidajici asi 20-ti nasobku kli-
dové energie Zemé. Z Dopplerova posuvu emisnich a absorpénich ¢ar vime,
ze stfedni expanzni rychlosti explodujicich supernov jsou v rozmezi od 2000
do 10000 km s~*. Tomu odpovida kineticka energie Ex ~ 10* J. Analyza de-
tekovanych neutrin ze supernovy SN1987A ukazuje, Zze uvoliovana energie
je jests vetst, B, ~ 2,7 - 10% J [1].

Z uvedeného vyplyva, ze pokud vnéjsi okraj (povrch) explodujici super-
novy expanduje rychlosti 10* kms™!, potrva par tydnii, nez dosdhne vzdale-
nosti (poloméru) 2 - 10¥ m, coz je ¢asova skéla, typickd pro pozorované su-
pernovy. Nejjednodussim modelem supernovy (byt velmi zjednoduSenym)
je predstava velkého mnozstvi energie, uvolnéného kolapsem zarodecéné hvéz-
dy. Néasledné vyvoland razova vlna zahfeje a urychli material, ktery ex-
panduje a zaii. Béhem expanze se vnitini energie v rozpinajici se obalce
méni na kinetickou (viz vztah (4.34)). Tlak kon4 praci pii dalsim urychlovani
expandujici hmoty, jejiz stFedni rychlost se blizi [1]

Ex M _
<U>%107“1044JW® ms . (3.8)

Rychlost expanze ,,povrchu® je jesté vyssi — viz vztah (4.50).

Preména vnitini energie na kinetickou vytvafri principidlni problém pii
modelovani zafeni supernov: tim, ze se pomérné rychle redukuje celkovy ob-
jem tepelné energie, kterd miize byt preménéna na viditelné zareni, vykazuje
model supernovy, zahfaté pouze rédzovou vlnou, pii dalsi expanzi rychle
ochlazované, velmi neefektivni produkci zareni. Regenim tohoto problému
je radioaktivni ohfev (viz kapitola 4.6). Energie, ziskana radioaktivnim roz-
padem, je nezavisla na expanzi obalky supernovy a uvoliiuje se v dostatecném
mnozstvi i v dobé, kdy obalka dosahuje vyse uvedenych rozméri. Podivejme
se nyni blize také na zakladni vlastnosti této razové viny [1].

Uvazujme hvézdu, které je zarodkem supernovy. Pokud je v hydrostatické
rovnovaze, potom jeji gravitaéni vazebna energie na jednotku hmotnosti (viz
rovnice (2.42)) odpovida B/M ~ GM/R, pramérny tlak a hustota (podle
rovnice hydrostatické rovnovéhy) také odpovidaji P/p ~ GM/R.
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Pro rychlost zvuku v, v idedlnim plynu plati

vs = /AT pis. (3.9)

Odvozeni tohoto vztahu zde nebudu uvadét, je podrobné probrano v [20],
§64.

Kinetickd energie exploze supernovy na jednotku hmotnosti, Fx /M =
v?/2 (v nyni znamené rychlost ¢ela razové viny, nikoli rychlost ¢éstic ideal-
niho plynu jako v ptredchozim odstavci), musi byt mnohem vétsi, nez gra-
vita¢ni vazebna energie na jednotku hmotnosti, B/M =~ P/p, z toho oviem
vyplyva, ze

v > v, (3.10)

takze expanzni rychlost je silné nadzvukova. V drtivé vétsiné pripadu ex-
ploze musi zptsobit razovou vinu. Prichod razové viny povrchem zarodecné
hvézdy, tj. okamzik, kdy razova vina dorazi na povrch zkolabované zarode¢né
hvézdy, je prvnim vizualnim indikétorem exploze, neutrina (a pfipadné gra-
vita¢ni vlny) mohou uniknout dfive.

Podil tlaku plynu a celkového tlaku je (viz vztah (2.16))

Py, ApT

== : 3.11
s-p -2 (3.11)
Podil tlaku zafeni a tlaku plynu je (viz vztah (2.27))
- aT?
1—f=-"_—-""_ 12
b=5=3p (3.12)
Podil tlaku zareni a tlaku plynu tedy musi byt
1— T3 g
b _alps (3.13)
5 3Ap

Pokud stfedni hustota je (p) = 3M/47R3 kde R ~ 2-10¥m (viz str.
22, 36), potom stiedni hustota v piipadé takové modelové supernovy (p) ~
5-107MM /My (kgm™3).

Tepelna energie supernovy v okamziku priichodu razové viny (viz [1],
str. 562) je Ep, ~ aT*V =~ aT*47R?/3, Ery(0) ~ Ex(0) ~ 10*], z toho
vyplyva

Ty~ 4,5 -10'K. (3.14)
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7 toho téz dale vyplyva

1-5 s Mo

T~5,5-10 s (3.15)
Stfedni molekulovad hmotnost ps v pfipadé standardniho slune¢niho slozeni
~ 0,62, v pripadé vyssiho obsahu tézsich prvki jesté roste, takze tlak zareni,
jak jsme predpokladali, vyrazné ptevazuje. Toto je zasadni zjednoduSeni
pro navazujici model; s vyjimkou energie radioaktivniho rozpadu a energie
rekombinace, vnitfni energii plynu muzeme zanedbat. Supernova je v pod-
staté ,koule” svétla (zafeni).

To ma zajimavé dusledky [1]. Kombinaci vztaht (3.13) a (2.25) dostavame,

ze entropie zafeni (na jednotku hmotnosti) je

_4A1-5)

S 3.16
) PG (3.16)
Po dosazeni (3.15) dostavame
M
Siy ~1,8-10° W@ Jkg 'K (3.17)

Vyjadiime-li teplotu T" z rovnice (3.11), dosadime do rovnice (3.12) a celkovy
tlak P vyjadiime pomoci rovnice (2.12), dostavame (viz [1], str. 155)

-3
do ] B, (3.18)

1—f=—-2 (’ﬁ>4G3J\42M %,

coz je tzv. Eddingtonova kvartickd rovnice. Dosadime-li hodnoty konstant
a hodnoty z tabulky 2.1 pro n = 3 (Eddingtontuv standardni model), potom

2
1 — 3~ 0,00298 (1,3)* (M%@) . (3.19)

Predpokladame, ze [ je stejna v celé hvézdé, to je vhodna aproximace,
protoze skuteéné [ se s polomérem méni jen velmi zvolna (vyjimkou miuze
byt termonukledrni slupkové hofeni). Pro ionizovany plyn z ¢istého vodiku
ts = 1/2; pro ionizované ¢isté ‘He p, = 4/3. Z rovnice (3.19) je patrné,
ze radia¢ni tlak se vyrovna tlaku plynu (8 = 0,5) az pfi velmi vysokych
hmotnostech M/Mg ~ 200 (S &~ 6,65 - 10* Jkg ™ K™') pro ¢isty vodik
a M/Mg =~ 29 (Si) ~2,5-10" Jkg ' K1) pro disté “He.
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Pro naprostou vétsinu hvézd 3 lezi pobliz 1, v rozsahu od (1 — 107%) do
0,2. Tomu odpovida rozsah entropii zafeni (na jednotku hmotnosti) Sy od
pfiblizné 8-1072 Jkg~! K= do pfiblizné 2,5-10° J kg~ K~! (celkova entropie
ovSem tak nizké neni, zde se jedna skuteéné pouze o entropii zafeni) [1].

Na prvni pohled je zfejmé, Ze tyto entropie jsou mnohem nizsi, nez en-
tropie supernovy v rovnici (3.17). Abychom dostali tak vysokou entropii,
potfebujeme ohfev pii nizsich teplotach, nez jsou teploty v nitrech béznych
hvézd. To je dalsi podstatny argument pro zahrnuti efektu radioaktivniho
ohtevu (viz kapitola 4.6).

Pro silnou razovou vinu je E = aT%V =~ (v)?/2, tedy vzhledem k rovnici
(3.8), E~5-10" ({(v) /10" ms')? Jkg~!. Typické pozorované rychlosti jsou
5000kms™! pro supernovy typu II a 10000kms™! pro supernovy typu L.
Béhem expanze se vnitini energie méni na kinetickou, v ¢ase ¢y, tj. v Case
prichodu razové vlny povrchem hvézdy (tj. jejiho ,,objeveni se* na povrchu
kolabované hvézdy), kinetickd energie Fr(0) ~ Ex(t)/2 ~ v2/4, (viz kapi-
tola 4.3), v, je asymptoticka rychlost rozpinani, tj. rychlost ,,po velmi dlouhé
dobe“. Predpokladejme, Ze v ¢ase ty je polomér Ry < 102 m, coZ spliuji
prakticky vSechny hvézdy, vo = 10" ms™!, potom doba tzv. hydrodynamické

expanze
R Vo

=10°s (= | [ = 2

Th OS(RO)(U> (3 O)

je pomérné kratka, jeden den, i méné. Nasledujici faze setrva¢ného rozpinani
bude zhruba homologicka; exploze z bodu, nebo z velmi malého objemu,
vyvolava homologickou expanzi, kde v ~ r, (podobné jako napiiklad kos-
mologické rozpinani vesmiru, kde v = Hr; konstanta tmérnosti miize byt
proménné v ¢ase, ale nezavisi na r), takze miZzeme napsat Casovou derivaci
specifického objemu, kde R je hrani¢ni polomér, R = Ry + v,t (viz vztah
(4.22)), z toho vyplyva [1] dV/dt = d/dt [(4/3)7(Ro + vat)?] ~ 3v,V/R.

S tim, jak rédzova vlna postupuje smérem k povrchu, se vyrazné meéni
radidlni pribéh hustoty ve hvézdé. Strmy pokles hustoty smérem od jadra
k obalu je expanzi jadra vyrazné redukovan. To ndm umoznuje (samoziejmé
opét v ur¢ité zjednodusujici, avSak opodstanéné aproximaci) pii nésledu-
jicich tvahéch, tykajicich se svételnych kiivek, predpokladat rovnomérné
rozloZzeni hustoty a konstantni opacitu v homologicky expandujici obalce [1].
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Kapitola 4

Svételné krivky

4.1 Svételné krivky supernov

V této kapitole se zamérim spiSe na popis svételnych kiivek supernov typu II,
respektive supernov s gravitaéné kolabujicim jadrem, zatimco popis svétel-
nych kiivek supernov typu Ia (,termonuklearnich® supernov) bude soucasti
nasledujici kapitoly 5, zaméfené pravé na tento typ. Pomérné podrobné
odvozeni zakladnich fyzikalnich vztaht (viz rovnice (4.97), (4.102)), popisu-
jicich casovy vyvoj téchto kiivek, bude potom vychodiskem jak pro ,malé
(tj. typ Ia), tak pro libovolné pocatecni poloméry.

éasovy vyvoj svételnych kiivek supernov je nejdilezitéjsim zdrojem in-
formaci o podstaté tohoto jevu, proto jsou svételné kiivky také hlavnim ob-
jektem zajmu. Podstatné informace nepfindsi ovSem pouze ¢asovy priitbéh
téchto krivek, ale také absolutni jasnost v maximu a struktura ktivek v jed-
notlivych barvach. Diky rozboru svételnych kfivek je mozné urcovat jed-
notlivé typy supernov, mnozstvi celkové energie exploze a z toho vyplyvajici
jemnéjsi detaily riznych vyvojovych modeli, jako napiiklad mnozstvi syn-
tetizovanych radioaktivnich prvki, ptvodni velikost zérodecné hvézdy, atd.

K celkové energii supernovy prispiva nékolik zdroju. Kromé jiz zminéného
zahfati razovou vlnou (nebo jadernou reakei u typu la — viz kapitola 5)
v poc¢atecni fazi, je to predevsim radioaktivni rozpad prvku, které se v pribé-
hu exploze vytvoii. Hlavni prispévek tvoii *Ni, ktery je nestabilni a rozpada
se s polo¢asem rozpadu 6,1 dne na 56Co. Tento rozpad probihé diky zachytu
elektronti pii soucasné produkei v zareni. Izotop *°Co je rovnéZ nestabilni
a rozpadé se s polocasem rozpadu 78,8 dne na stabilni izotop *°Fe. Tento
rozpad probih4 jednak prostfednictvim zachytu elektront (81%) s produkei
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~-zafeni, jednak jako rozpad 3 (19%) s produkei pozitroni (viz kapitola 5).
Zareni v je poté rozptyleno nebo termalizovano v latce obalky a nésledné
prevyzéareno predevsim jako optické fotony, nebo fotony nalezejici do blizké
infracervené (NIR) oblasti [2]| [21].

Tvar svételnych kiivek zavisi predevsim na velikosti a hmotnosti zarodec-
né hvézdy a energetické vydatnosti exploze. Detailni prubéh kiivek je také
formovan dal$imi vlivy, napt. rekombinaci, probihajici v obélce béhem jejiho
ochlazovani, srazkou razové viny s latkou, obklopujici hvézdu, moznou akreci
latky na kompaktni pozustatek po supernové, v pozdnich fézich zarenim
svételného echa, atd.

Prvnim projevem kolapsu jadra supernovy je mohutny tok neutrin, ktery
je (zhruba o nékolik hodin pozdé&ji) nasledovan prichodem razové viny , povr-
chem® hvézdy, doprovazenym emisi elektromagnetického zareni, nejprve for-
mou UV zablesku. S pokracujici expanzi obalky se supernova stava viditel-
nou v optické oblasti, pocate¢ni nartst svételné kiivky je dan kombinaci
expandujicitho povrchu a pomalého poklesu teploty.

Zhruba po nékolika tydnech se vnéjsi ¢asti expandujici obalky ochladi
natolik, Ze ionizovny vodik rekombinuje, kriticka teplota lezi mezi 4000 K
az 6000 K. Neutralni vodik je prihledny pro vétsinu vlnovych délek, ¢elo
rekombinace postupuje dovnitf hvézdy a tvori tak fotostéru hvézdy. Jakmile
vodik zacne rekombinovat, fotony z vnitinich, teplejsich oblasti vodikové
obalky mohou uniknout, vidime tedy hloubéji do hvézdy. Ta neustale ex-
panduje, teplota rekombinujici fotosféry ovsem zustava zhruba konstantni,
svételna kiivka tak po uréitou dobu vytvari zhruba vodorovné plato [21].

V tomto bodé lze supernovy II. typu (SNII) rozdélit podle tvaru svételné
kiivky do dvou podtypi [1]. Supernovy typu II-Linear (SNII-L) vykazuji po
prichodu maximem pomérné rychle a plynule klesajici svételnou kiivku, za-
timco supernovy typu II-Plateau (SNII-P) zustavaji po uréitou dobu po pri-
chodu maximem na témér konstantni jasnosti.

Vznik ,platé faze souvisi se zménou opacity vnéjsich vrstev explodu-
jici hvézdy. Razova vlna, vyvolana kolapsem jadra postupuje hvézdou a za-
h¥iva vnéjsi obalku na teplotu, piesahujici 10° K, veskery vodik v obalce je
tak ionizovan. Opacita ionizovaného vodiku je vysoké, prevazné diky Thom-
sonovu rozptylu termalnich fotont na volnych elektronech. Délka ,plato®
faze je dana predevsim tloustkou expandujici obélky (které je zase urCena
jeji hmotnosti a energii exploze, tj. rychlosti rozpinani).

Poté, co rekombina¢ni vlna projde celou vodikovou obalkou, plato faze
(pokud se vyskytovala) skoné¢i, pribéh svételné kiivky SNII piejde do faze,
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uréené predevsim radioaktivnim rozpadem %°Co na *%Fe, ktera je uz viceménd
shodna pro vSechny SNII. Pocet pozorovanych typickych SNII-L supernov
je mnohem vzacnéjsi, nez SNII-P. To svého casu vedlo k tivaham, zda se
nejedna o jiny druh objektu, v soucasnosti prevlada nazor, ze nepiitomnost
platd faze je zpusobena mnohem tensi vodikovou obélkou u supernov typu
SNII-L [21].

Jesté slozitéjsi je pribéh pozdni faze svételné kiivky. Velmi mélo ob-
jektu lze sledovat po dlouhou dobu, vétsinou prestévaji byt fotometricky
rozligitelné od materské galaxie. V téchto pozdnich fazich také dominantni
tlohu hraje zareni disku, obklopujiciho hvézdu, ionizovaného razovou vinou
a zalrenim supernovy, zhruba 1500 dni po explozi je zareni tohoto disku
intenzivnéjsi, nez zareni vlastni obalky.

Svételné kiivky nékterych supernov se vyvijeji pomaleji, ve svém spektru
vykazuji uzsi ¢ary (narrow lines) — typ SNII-n. Tyto objekty zustavaji jasné
po neobvykle dlouhou dobu, nejpravdépodobnéjsim vysvétlenim je interakce
razové viny s hustym okolnim materidlem, preména kinetické energie na
svétlo predstavuje dodatecény zdroj zarivé energie.

I ‘ 1 1 T T 1 ‘ T T 1 ‘ T T 1 1
. Necombination wave ]
Sr : '\ radioactive tail (**Co) N
o i dust formation i
= C . ]
8 \ ]
£ 15—  'freeze out' phase |
. expanding \+ radioactive tail (*’Co) i
> - Pphotosphere ™., ring emission
20 radioactive tail(““:ri). to S
ejecta emission
7\ ‘ I S | ‘ I O | ‘ I O | ‘ I O | ‘ | \7
0 1000 2000 3000 4000

days since outburst

Obrazek 4.1: Svételna kiivka supernovy SN 1987A, rtuzné jeji faze. Poté, co
se fotosféra stane dostateéné prihlednou, kfivka je vytvarena vyhradné diky
radioaktivnimu rozpadu v ,nebularni“ obélce (100 dni po explozi). V pozdni
fazi prevazuje zafeni prstence. Zdroj [21].
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4.2 Casovy pribéh chladnuti

Jestlize vyzarena energie ma byt uhrazena energii z vnitiniho zdroje, mize
se tak obecné stat konvekci nebo zarenim. V piipadé expanze obélky su-
pernovy se tak déje takika vyhradné zafenim (pii popisu kapitol 4.2 az 4.8
vychazim prevazné z [1|, nebudu zde tedy tento zdroj déle uvadét).

U hvézdy v hydrostatické rovnovaze bude tok energie povrchem koule
o poloméru r odpovidat vztahu (rovnice energetické rovnovéhy)

OL,
or

kde dL, je zafivy vykon uvolnény v kulové slupce o poloméru r, tloustce dr
a hustoté p, €(r) je vykon pfislusného objemu hvézdné latky ve vzdélenosti
r od centra hvézdy na jednotku hmotnosti.

Jestlize vsak hvézda neni v prisné rovnovazném vztahu, pak k energii €
je tfeba pricist zménu vnitini energie U, tj. energii uchovanou diky tepelné
kapacité hvézdného materidlu, a zménu gravitacni potencialni energie £,
(v8e na jednotku hmotnosti) |22]

L, d dE
887“ = 47rr2p (6+ —U + —p) .

= dnr?p(r)e(r), (4.1)

4.2
dt dt (42)
P1i explozi supernovy se jedna o expanzi fotonového plynu, vnitini energie
U na jednotku hmotnosti (budeme ji znacit E) klesa, bude tedy —FE, poten-
ciadlni energie se rovna zaporné praci, provedené explozi, tedy —W. Jak jiz
bylo diive odvozeno pro fotonovy plyn

E = aT*V, (4.3)

kde vzhledem k tomu, Ze E je energie na jednotku hmotnosti, je i V' objem
na jednotku hmotnosti, tedy 1/p. Pro tlak fotonového plynu (zafeni) plati

P =al*/3. (4.4)
Jednou ze zakladnich rovnic stavby hvézd je rovnice zarivé diftzni rovnovahy
c oT*
L, = —4mr® —a——. 4.5
o 3/@pa or (45)
Rovnici (4.2) 1ze tedy napsat ve tvaru
OL de  dwW oL dE  PdV
C oty (e 8T edy T oS8 DAV
or W'O(E dt dt)’eyaMr T de ’ (4.6)
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a po prepsani

dE  PdV OL,

L e 4.

dt + dt ‘ OM,’ (4.7)
coz je I. véta termodynamiky. Po dosazeni z rovnic (4.3), (4.4) a (4.5)
muzeme psat (nehomogenni parabolickou parcialni diferencialni rovnici)

d, 4 aT* dV 0 , ¢ OT*
a TV S = (— -

(4.8)

Nejjednodussi modely svételnych krivek vychazeji z diftzniho ochlazovani
obalky, zahtaté razovou vlnou, spojenou s explozi supernovy, bez dodatecné-
ho mechanismu ohfevu. To sice neni realna astrofyzikalni situace, poslouzi
ale jako modelovy ptiklad pro jednodussi vybudovani nékterych matematic-
kych vztahi, které budou pozdéji pouzity pfi feSeni s dodateénym ohfevem.
Z rovnice (4.8) vypadne ¢len €, stane se tak homogenni parabolickou parcialni
diferencialni rovnici a bude mit tvar

. : T4 . Vo c OT*
T VT +aT'V+ 2V = =2 (22 gZ 4.9
¢ T N 3 7‘2(97“(T 3ffpa8r>’ (4.9)
tedy
T Vv 10 (c ,0T*
ar (2 L) =22 (). 4.1
(T * 3V> r2 or (BKpT or > (4.10)

Vzhledem k homologické expanzi V/V = 3R/R, kde R miiZeme oznacit jako
vp a vzhledem k zanedbéni zrychleni, zptisobené¢ho praci P dV se jedné o kon-
stantu (rychlost rozpinani ,,povrchu®). Posledni rovnici lze prepsat

T RY 10 (c 0T
o £ )y Lo c L0l
4 (T i R> r2or (SKpT or > ' (4.11)

Jenom malé ¢ast explozivni energie (nékolik procent) unikne jako zafeni,
drtiva vétsina se prfeméni na kinetickou energii obalky. To ovSem vede k adia-
batickému feseni, kde plati TV~ = konst. Pro fotonovy plyn v = 4/3, takze
Ize polozit T oc R(t)™!, kde R(t) je polomér ,,povrchu® expandujici obalky.
Prostorové zavislosti () a ¢asové zéavislosti (t) 1ze separovat tak, ze polozime

T(r,1) = U()(t) T3 RY/R(1)", (4.12)
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kde Ty = 7(0,0), Ry = R(0). Bezrozmérna radialni souradnice x = r/R(t).
Z rovnice (4.12) vyplyva, ze

T(r,t) = W(z)"/*¢(t)"* Ty Ro/ R(t), (4.13)

a tudiz (proménnou budu psat dale vétsinou jenom u R(t))

. 1 Ty R To Ry
T = pl/AZp=3/44 20700 p1/ap1/4 2070 b 4.14
takZze vyraz v zévorce na levé strané rovnice (4.11) bude
T R ¢
= 4.1
T i R 49 (4.15)

Celou rovnici (4.11) lze (po prevedeni v8ech explicitné ¢asové zéavislych vyra-
7z a konstant na levou stranu, prostorové zavislych vyrazi na pravou) zapsat

SROF 6 10 (1 Lo
c ¢ Va20x /ﬁpx or )’

(4.16)

Nyni je t¥eba jesté analyzovat veli¢iny x (opacitu) a p (hustotu) ve jmeno-
vateli pravé strany rovnice. V piipadé hustoty muzeme predpokladat, ze je
funkci radialni soufadnice i ¢asu, miuzeme tedy provést separaci

p(r,t) = pon(z) Ry/R(t)’, (4.17)

kde pg je opét p(0,0). Funkce n(z) udava radialni rozdéleni hustoty, o némz
predpokladame, Ze se vzhledem k homologické expanzi v ¢ase neméni (nebo
nanejvys jen velmi zvolna).

Opacita je funkci teploty, hustoty a chemického slozeni, obecné muze
tedy byt také funkci prostoru i casu. Otazka casové variace chemického
slozeni je mimotradné dilezité, pro jednoduchost ji ale nyni zanedbame. To
lze, protoze, jak jiz bylo uvedeno, v pribéhu expanze vzhledem k teplotam
a hustotam neustale dominuje Thomsoniiv rozptyl, pfi némz opacita je témér
konstantni. Jestlize k bude pouze k(z) a v prostorové ¢asti rovnice stanovime
pomér opacity vzhledem k vnitinimu okraji £(0), bude rovnice (4.16) vypa-
dat

3p0k(0) RS ¢ 1 5( £(0) 26‘1’), (4.18)

¢ R@) ¢ T U2 0x K(x) n(I)I oz
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Na levé strané jesté pro jednoduchost zavedeme konstantu
7o = 3R3 po k(0)/ca?, (4.19)

ktera mé rozmér ¢asu a znamena charakteristickou dobu zafivé diftze v case
t = 0 (v zéavislosti na obsazenych konstantéch). Celou separovanou rovnici
pak miizeme zapsat

SR 10 w(O0) 00\,
° R(t) ) Va2 0x (/i(aj) 17(3@) 8%) . (4.20)

Vlastni hodnota je uvedena v kvadratické podobé jako a?; protoze funkce
o(t), ¥(x) vyjadiuji ¢asovy a prostorovy priubéh teploty, musi byt vlastni
hodnota nezaporné.

Nyni se prednostné zamérime na reSeni levé strany rovnice, to znamené

t

Ing(t) = —/%dt/. (4.21)

70 Ro

Protoze jsme jiz definovali konstantni rychlost rozpinani , povrchu® v,, mize-
me napsat

R(t) ~ Ry + vy, (4.22)

takze

o(t) = exp {— (i + r )} , (4.23)

To  2ToTy

kde jsme zavedli dalsi konstantu 7, = Ro/v,, kterd ma také rozmér ¢asu,
presnéji feceno vyjadiuje ¢as, ve kterém razova vina dospéje na povrch ko-
labujictho jadra Ry, tj. pocatek expanze. Brzy poté bude t > 273, to zna-
mené, ze druhy vyraz v exponentu pfevysi prvni a v poklesu funkce ¢(t)
bude se vzristajicim casem stale vice prevazovat gaussovsky pribéh nad
exponencialnim.

4.3 Okrajové podminky

Abychom nejlépe odhadli hodnoty pifslusnych konstant 7, o?, atd. budeme
nyni fesit prostorovou ¢ast rovnice (4.20) s vhodnou volbou okrajovych pod-
minek. V centru hvézdy zavedeme podminku, plynouci ze spojité symetrie
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rozlozeni teploty okolo stfedu 0V /0x = 0. Na ,povrchu” vyjdeme z obecné
Eddingtonovy okrajové podminky

3
T = Zij (T +q), (4.24)
kde zvolime ¢ ~ 2/3, déle definujeme optickou hloubku jako

R(t)

T = /p/{dr'. (4.25)

T

Z rovnice (4.24) plyne, ze 7 = 2/3, na tuto optickou hloubku se tedy
vztahuji efektivni teploty hvézd. Pokud definujeme stiedni volnou drahu
A = 1/pk, ktera se velmi pozvolna méni, tedy je témér konstantni, miuZzeme
stanovit vnitini polomér fotosféry, resp. polomér ,dna“ fotostéry, jako

Ron(t) = R(t) — gx. (4.26)

Volba ¢ =~ 2/3 odpovida planparalelni atmosféfe a musi byt modifikovana,
pokud se A stane vyznac¢nou vaéi Rpp(t). Obdobnou separaci proménnych
v prostorové ¢asti dostaneme

3
W(r) = Vet (T +9), (4.27)
a po rozepsani
3[R
t
\I/(LTJ) = Z_L\Ijef /W dz + ql, (428)

T

kde se W a ¢ (protoze jde jen o prostorové feSeni) berou jako konstanty.

ov(z) 3 R(1)
R (1.29)

R(t)/A(z) ma vyznam optické hloubky, derivace funkce ¥(z) nezavisi na
konstanté ¢. Z této rovnice vyjadiime W a dosadime do rovnice (4.27) pro

vnéjsi ,,povrchovou” hrani¢ni podminku x = a, kde ovsem 7 — 0. Tim
dostaneme modifikaci konstanty ¢,
20V | Aa)
V(iag) = —=—— ) 4.30
(@) =—3%, "R() (4:30)
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Pro husty objekt, A(a) < R(t), tak ¥(a) — 0. Jakmile transparentnost, tj.
pomér A(a)/R(t) vzrusta, ¥(a) vzrista.

Do nasich tivah o okrajovych podminkach na vnéjsim okraji musime
ovSem zahrnout také pocateéni (¢asové) podminky. V okamziku, kdy ra-
zova vlna dospéje na povrch kolabujiciho jadra (r = R(0), ¢as t = 0) dojde
k zahrati a urychleni nasledné expandujici obalky. Jak uz bylo uvedeno, ve
fotonovém plynu (v tomto pfipadé jde o prevazujici fotonovy plyn) v = 4/3,
za silnou razovou vlnou se energie déli (v pripadé, ze zarivé ztraty jsou rela-
tivné malé — jak bylo jiz uvedeno) na tepelnou a kinetickou (budeme je znacit
Ern a Ek). Toto vezmeme jako pribliznou vychozi podminku pro veskery
expandovany plyn v ¢ase t = 0.

Rovnéz tak bude velmi uzitetné zavést tii bezrozmérné veli¢iny, na-
zvané momenty — moment rozloZeni tepelné energie, moment rozlozeni kine-
tické energie, moment rozloZzeni hmotnosti. Adiabatickd homologicka ex-
panze (Er, = aT*V, T < R(t)™', V o R(t)3, tedy Erj, o< R(t)™!) umoziiuje
psat

Erp(t) = Ern(0)R(0)/R(1) (4.31)
a celkova energie exploze supernovy (oznac¢ime Fgy) je
Esy = Ep(0) + Ex(0) = Epy(t) + Ex(t) = Er(0)/f. (4.32)

V pripadé silné rédzové viny v prevazné fotonovém plynu pro pomér jed-
notlivych energii plati f = Er,(0)/Esy =~ 0,5 (viz [1], str. 562), tedy
Ern(0) = FEk(0). Na zakladé rovnice (4.31) lze tedy psat

Ery(t) = fEsnR(0)/R(t) = gEsn, (4.33)
kde jsme zavedli g = fR(0)/R(t) a podle rovnice (4.32)
Enn(t) = g(Ern(t) + Ex (1)) = 0Ex (1)) (1 — g). (434)

Z posledni rovnice vidime, Ze po delsi dobé&, kdy R(t) > R(0), tedy ¢ — 0
musi Ep, — 0, tedy Ex — Egyn, tedy veskera tepelna energie se preméni na
kinetickou. Po dlouhé dobé tak musi platit Fy(t) = 2FEk(0), z toho vyplyva
R(t) = v,(t) = v/2v,(0), coz znamend asi 40ti procentni nérist rychlosti
béhem expanze. Vétsina tohoto naristu probéhne béhem prvniho zdvojna-
sobeni R(t), coz je zhruba za prvni den (i méné) od okamziku ¢ = 0, proto
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je konstantni rychlost vhodnou aproximaci pro pozdéjsi obdobi. Tepelnou
energii fotonového plynu mtzeme také vyjadrit jako

R(t)

Er(t) = / aT*dV = / 4rr?aT dr. (4.35)
1%
0
Kinetickou energii lze psat
R(t)
Ek(t) = %/va dm = % / 4rr? pv® dr-. (4.36)

0

Zpusobem, zavedenym v rovnici (4.12), miazeme rovnici (4.35) rozepsat

Ern(t) = 4ma / \If(x)d)(t)}éo—g;)ﬁ dz, (4.37)

a pokud definujeme jiz zminény moment (druhy moment) prostorového roz-
loZeni tepelné energie ve fotonovém plynu

1

Iy, = /\If(x)x2 dz, (4.38)

muzeme rovnici (4.37) piepsat
Ery(t) = [Ama Ry Ty | Ity ¢(t) Ro/R(t). (4.39)

Vyraz v hranaté zavorce mé rozmér energie, vyraz ¢(t) Ry/R(t) je funkci
casu: R(t)~! diky expanzi, ¢(t) diky zarivé difazi.
Stejné tak muzeme separovat i rovnici (4.36), kde ovsem jesté

_Or 0

V=g = a[wR(t)] = 2V, (4.40)
Po dosazeni tohoto vyrazu do rovnice (4.36) miizeme psat

1

Ex(t) = 27r/p0 R v,(t)*n(z) 2* dw (4.41)
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a pokud obdobné definujeme (¢tvrty) moment prostorového rozlozeni kine-
tické energie ve fotonovém plynu

Ix = /n(m)x4 dz, (4.42)

mizeme rovnici (4.41) prepsat
Ex(t) = [2m po RY] vp(t)? I, (4.43)

kde vyraz v hranaté zavorce mé rozmér hmotnosti, zbytek udava rychlostni
skalu, tj. rychlost v zavislosti na z.

Nakonec zavedeme stejnym zptisobem jesté druhy moment rozlozeni hmot-
nosti. Ve sféricky symetrickém pripadé

R(t) 1
M = 4r / pr*dr = 4w / po Ry n(z) 2% dx. (4.44)
0 0

Druhy moment rozlozeni hmotnosti ve fotonovém plynu definujeme

Iy = /n(a:)xz dz, (4.45)

takze muZeme rovnici (4.44) zapsat jako
M = [47 po R] In- (4.46)

Vs8echny takto definované momenty budou velice potfebné pozdéji pro vypoc-
ty, zahrnujici dodate¢ny radioaktivni ohfev, tj. pro reSeni nehomogennich
diferencialnich rovnic s pravou stranou, vyjadiujici pravé tento energeticky
zdroj.

Stfedni kvadratickou rychlost (v?) = 2Ex /M lze pomoci rovnic (4.43) a
(4.46) vyjadiit jako

<U2> = Up(t)2 IK/]M (447)

Drive, nez budeme kvantifikovat vyraz v zavorce

: (4.48)



musime se jesté zabyvat exponencidlni funkci n(x), tj. funkei, udavajici
radialni pribéh hustoty, ktera ma obecny tvar

n(z) = e3Pz, (4.49)

Konstanta D v exponentu miize prakticky nabyvat libovolnych hodnot v in-
tervalu (—3,43). Piipad D = 0 odpovida stejnomérné hustoté, ostatni hod-
noty jdou postupné od silného nartstu hustoty smérem k centru, az po silny
nartst hustoty smérem k povrchu. Razova vlna pretvori jakoukoli poc¢atecni
distribuci hustoty, takze tyto konstanty odpovidaji rozdéleni hustoty az po
prichodu razové viny (po explozi). Hodnoty z oblasti D ~ 0 se bliz{ struk-
turam hustoty, nalezenym v mnoha numerickych simulacich. Faktor 1,723

mé historicky puvod; v piipadé, ze D = —1 se n(z) nejvice blizi predex-
plozivni struktufe ¢ervenych veleobri (viz [1], str. 564). Funkce tak ma tvar
n(x) — e—1,723m'
Pro pfipad stejnomérné hustoty (n(z) =1, Ix /Iy = 3/5) plati
3
07) = Suy (1) (4.50)

nebo také v,(t) = 1,3vms (z anglického root mean square — odmocnina ze
stfedni kvadratické rychlosti). Nartst hustoty smérem k centru i zesileni
razové viny smérem k povrchu jadra musi, vzhledem k vySe uvedenému,
davat vyssi faktor.

4.4 Prostorové reseni

V dalsim odstavci se budeme analyticky zabyvat feSenim prostorové casti
rovnice (4.20) v pfipadé stejnomérné hustoty (D = 0, n(z) = 1). Vzhledem
k jiz zminénému Thomsonovu rozptylu také x(z)/k(0) = 1, ¢imz se FeSeni
pravé ¢asti rovnice zjednodusi na tvar

1 0 , 0V 9
= ) = —a? 4.51
Va2 Ox (m Ox ) “ (4:51)
Po derivovani vyrazu v zavorce a jednoduché tipravé prejde rovnice na tvar
20" + 20 + o2V = 0, (4.52)

kterou snadno vyfesime pomoci substituce 2W(x) = z(x). Obecné feSeni
substituované rovnice z” + oz = 0 po zpétném dosazeni ¥ bude

L petar) (4.53)

i X

sin(ax)

U(z)=A
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V centru hvézdy (z = 0) musi byt konecna nenulové teplota, hodnota ¥(0)
musi byt proto také konec¢na. Z toho divodu konstanta B musi byt nulové,
jinak by ¥(0) — oco. Navic je vyhodné zvolit ¥(0) = 1, hodnotu konstanty
A lze vyjadrit prostiednictvim Ty. Pokud ¥(0) = 1, potom A = 1/«a. Takto
normovand funkce ¥(x) bude

sin(ar)
U(r) = . 4.54
(@) = 200 (454
Pro vnéjsi povrch (z = 1)
sino sino
U(l) = U'(1) = — . 4.55
=" W)= cosa - 2 (4.59

Na zakladé rovnice (4.30) muzeme vyjadfit i optickou hloubku R(t)/A(1)
pro x = 1 jako funkci «

M-, 56)

Podminka W(1) > 0, vyplyvajici z pozadavku nezédporné teploty, implikuje,
7e a musi lezet v intervalu (—m, 7). Nezaporna vlastni hodnota o tedy musi
lezet v intervalu (0,7?), p¥icemz pro a? = 0 je funkce normovéna, takze
U(1) =1, pro a® = 72 funkce ¥(1) = 0, tedy FeSeni s nulovym vyzafovanim.
Na zakladé vsech téchto predpokladi muzeme zkonstruovat tabulku prubéhu
téchto (vlastnich) funkei pro nékteré vlastni hodnoty a?:

Tabulka 4.1: Vlastni funkce

a’ ¥(1) (1) R(t)/A(1)
0 1 0 0

2 0,6985 -0,5425 0,518
4 0,4546 -0,8708 1,277
6 0,2605 -1,0304 2,637
7 0,1798 -1,0594 3,928
8 0,1089 11,0603 6,490
9 0,0470 -1,0370 14,697
9,5 0,0193 -1,0175 35,227
9,85 9,947(-4) -1,0010 670,92
2 0 -1 00

Z tabulky je vidét, ze az pii pomérné malych (R(t)/A(1) < 10) optickych
hloubkach se funkce (1) vyraznéji odchyli od feseni s nulovym vyzafovanim
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a? = 72 (numerické modely pro piipady nerovnomérnych hustot dévaji

podobné vysledky).

in(ax)/
sin(a gg)é

¥ (x)

O S s T NS

sin(rx)/m.

0 0,2 0,4 0,6 0,8 1
X

0

Obrazek 4.2: ReSeni s nulovym vyzafovanim — graf zévislosti U(z) na z
(vztah 4.54) pro nékteré hodnoty a.

V nésledujici tabulce 4.2 se zaméfime pouze na toto ,feSeni s nulovym vyza-
fovanim“, které bude diskutovano pro rizné volby funkce rozlozeni hustoty
n(x). Vlastni hodnoty o? a hodnoty druhého momentu prostorového roz-
lozeni tepelné energie ve fotonovém plynu Ir, pro nerovnomérné hustoty
(D # 0) jsou vypocitany numerickou integraci z rovnice

% % 2% exp(—1,723Dx) aa—ij = -’V (4.57)
na zékladé stejnych okrajovych podminek, jako v p¥ipadé D = 0 (viz zdro-
jovy soubor ¢. 2, kapitola A.1 v piiloze A).

Hodnoty momenti I, Iy ziskdme integraci rovnic (4.42), (4.45), do kterych
dosadime rovnici (4.49). Vypocet podilu povrchové rychlosti a odmocniny
ze stfedni kvadratické rychlosti v,/v,ms provedeme na zakladé vztahu (4.47).
Z tabulky 4.2 je dale vidét, ze hodnoty 7(1), vyjadiujici podil povrchové
a centralni hustoty, se lisi v maximu az témér o pét radi. Hodnoty podilu
Up/Urms smérem k nizsim centralnim koncentracim (pfirozené) mirné klesaji.
Dilezitymi veli¢inami, uziteénymi pro dalsi vypocty, jsou téméf konstantni

53



souciny oI, oIy, kterych se pomérné malo dotykaji i velké zmény vnitini
stavby hvézdy a pohybuji se zhruba okolo hodnot 2 a 3.

Tabulka 4.2: ReSeni s nulovym vyzafovanim

D ~3 9 1 0 11 42 +3
o 189,720 89,007 32,931 a2 2,566 0,610 0,137
Irn 1,028 2485 5619 0,101 0,146 0,183 0,210
I 3,829 0,013 0,049 0,2 0,864 3,897 18,187
I 0,013 0,032 0,097 1/3 1277 5305 23374
Up/Ums 1,836 1,580 1406 1,201 1216 1,167 1,134
n(1) 0,006 0032 0,179 1 5601 31,375 175,740

o2l 0,726 1,166 1,620 1974 2215 2376 2,487
o2y 2447 2911 3204 3,290 3275 3,235 3,196

D=-3,-2,-1,0,1,2,3

0,6 - B

V()

04 - 8

0,2 - B

X

Obrazek 4.3: Graf zavislosti U(x) na = podle vztahu (4.57) pro vybrané hod-
noty D v intervalu (—3, +3). Vné tohoto intervalu viditelné prabéh kiivek za-
¢ina postradat fyzikalni smysl. Zdrojovy soubor ¢. 2, kapitola A.1, pfiloha A.
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D=-3,-2,-1,0,1,2,3
I I

0,8 |-

0,6 —

Prx)x2

0,4 —

0,2 —

Obrazek 4.4: Graf zavislosti ¥(z)r? na z podle vztahu (4.38) pro vy-
brané hodnoty D v intervalu (—3,+3). Zdrojovy soubor ¢. 3, kapitola A.1,
priloha A.

4.5 Zarivy vykon
Vyjdeme-li z rovnice zafivé rovnovahy (4.5), dostaneme po dosazeni (4.12),

(4.17) tuto rovnici

drac RyTy)
3po k() n(x)

o(t) 2* %. (4.58)

~—

L —

Na zakladé predpokladu z pfedchoziho odstavce, ze k(z)/k(0) = 1 (Thom-
soniv rozptyl), lze polozit k(z) = k(0) = Ko, po Gpravé dostavame

4rac

L=—
3Kopo

(4.59)

Ry o(1) { z? 8\1/(3:)}&?:1‘

n(x) Ox
Rovnici (4.57) je mozné piepsat

1

[ o frove e

0
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Vyraz na pravé strané je oviem —a?Ipy,, takze

[ 22 9(z)

n(x) or :|x:1 = — ITh- (461)

Rovnice (4.59) bude tedy vypadat

4rac

I =
3Ko0po

RoTyd(t) oIz, (4.62)

Rovnici (4.39) 1ze v ¢ase t = 0 v souladu s rovnici (4.23), ze které vyplyva,
ze ¢(0) = 1, napsat

Er(0) = [dma RY Ty ] I (4.63)
Z rovnice (4.46) vyplyva
1 M

47TR3 = — . 4.64
0 0 I ( )
Po jejim dosazeni do rovnice (4.63) lze psat
Iy = = In Ern(0) (4.65)
T aly M T '

Po dosazeni tohoto vyrazu do rovnice (4.62) lze tedy zafivy vykon vyjadrit

ﬁ RoETh(O)

L(1,t) =

oI (t). (4.66)

Tim se podarilo vyjadfit zarivy vykon pomoci vyrazu, ktery, s vyjimkou ¢(t),
je konstantni, sou¢in o*I); (viz tabulku 4.2) je téméi nezavisly na jakkoli
vyraznych zménach funkce pribéhu hustoty n(z) a jeho hodnota se pohybuje
zhruba okolo 3. Mizeme tedy napsat

L(1,#) = L(1,0) 6(1), (4.67)
takze ¢(t) obsahuje veskerou Casovou zavislost. Vyraz pro L(1,0), tj. pro
celkovy zafivy vykon v ¢ase t = 0, 1ze jesté upravit; z rovnice (4.47), do které
dosadime < v? >= 2Fy /M, dostavame

Ine = Ixup(t)° M/ (2B (t)). (4.68)
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V kapitole 4.3 jsme odvodili, ze
Ex(t > tg) — Esn, tedy Ex(t) ~ Ern(0)/f. (4.69)

Po dosazeni do rovnice (4.70) s tim, ze v,(t) pro t > t, ~ konst. = v,, pro
vyraz L(1,0) vyplyva

2n ] fov, (4.70)

~ |27 2

L(1,0) ~ [ 3 cf oIy p”
Vyraz v hranaté zavorce je opét pomérné nezavisly na detailech modelu, s vy-
jimkou velmi silné koncentrace hustoty ke stiedu plati a?Ix ~ 2. V uvedené
aproximaci (t > ty) je proto L(1,0) zavisly pouze na pocate¢nim poloméru
Ry, opacité kg a kinetické energii ,,povrchu” na jednotku hmotnosti vg.

Kiivka celkového zéarivého vykonu jako funkce ¢(t) tak predstavuje cha-
rakteristiku supernovy, nezéavislou na jeji vzdalenosti. Pro funkeci ¢(t) ve stej-
né aproximaci (¢t > to) z rovnice (4.23) vyplyva

B(t) ~ exp (— r ) (4.71)

27Ty,

Dobu, za kterou hodnota funkce ¢(t) klesne na e™" puvodni hodnoty (kde
n=1,2,3,...), oznac¢ime t,. Z rovnice (4.71) je okamzité vidét, ze

tn = V2n7yTh. (4.72)

Dosadime-li za 7y podle (4.19) a 7, = Ry/v, (viz kapitola 4.2), pfi zahrnuti
rovnice (4.64), dostaneme

M 1/2 1/2
t, = ( ”0) (3—"2) . (4.73)
Up 2rca’ly

Vyraz ve druhé zévorce opét nezavisi na rozlozeni hustoty (jiz znamy invari-
ant oIy ve jmenovateli), takZe ¢as t, je mirou expandujici hmotnosti M,
tj. hmotnosti rozpinajici se obalky supernovy. Cas t,, oviem zavisi také na
hodnoté opacity a na predpokladu, Ze opacita je konstantni v ¢ase (rekom-
binace pfi nizsich teplotach snizi efektivni hodnotu opacity). Vse vychazi
z predpokladu sférické symetrie, nepravidelny tvar by mohl mit vyrazné
,diry®, kterymi prochézi zareni rychleji, nez predpokladéa hladky sféricky sy-
metricky model. Jak moznost rekombinace, tak urc¢ité miry nepravidelnosti,
vytvari ,,chybu“ ve smyslu vyssi expandujici hmotnosti, nez je odvozena.
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4.6 Radioaktivni ohrev

Svételné kiivky z predchozi kapitoly je nyni tfeba zobecnit zahrnutim efektu
radioaktivniho ohfevu, zptsobeného radioaktivnim rozpadem rtznych nuk-
lidi.. Mezi nimi jsou z hlediska ohfevu nejvyznamngjsi **Ni a *Co. ReSent
s ohfevem (nehomogenni parabolickd parcialni diferencialni rovnice) je ,ana-
lytické“ pouze v tom smyslu, Ze je vyjadiené pomoci integrali, snadno
reSitelnych numericky, které mohou byt rovnéz tabelovany jako funkce.

Jednoduchy, pritom astrofyzikalné vyznamny piipad, zahrnujici ohfev,
je: maly pocatecni polomér, zdrojem energie (ohfevu) je exponencialni ra-
dioaktivni rozpad jednoho vyznamného prvku (napiiklad **Ni). Ten je mozné
roz§itit i na pripady vétsich pocatecnich poloméri; svételné kiivky bez ohte-
vu (feSeni z predchozi kapitoly) se ukézou jako limitni piipad. Metodu
miizeme posléze zobecnit zahrnutim radioaktivniho rozpadu i dalsich prvka
a vzrustajici priuhlednosti pro gama a rentgenové zéafeni. Efekt, plynouci
z dostfedné se pohybujici meze rekombinace pfi chladnuti, miuze byt zahrnut
jako zména vnéjsiho okraje.

Zjednodusujici predpoklady jsou: homologickd expanze a sférickd syme-
trie, zcela prevazujici tlak zareni, vybrany prvek je v expandujici obalce pri-
tomen a pribéh rozlozeni jeho hustoty jenom mirné nartista smérem k cen-
tru.

Vychozimi rovnicemi pro dalsi avahy budou (4.7), (4.8), kde € je vykon
radioaktivniho ohfevu na jednotku hmotnosti. Necht

e = ¢(2)v(t), (4.74)

kde € je konstanta, £(x) vyjadifuje prostorové rozlozeni hustoty nuklidu,
ktery zpusobuje ohtev (analogie n(z), kde se ovsem jedné o veskerou hmotu)
a v(t) je funkei, vyjadiujici ¢asovou zavislost ohfevu. Funkce v(t) pro jeden
obecny nuklid X s polo¢asem rozpadu 7x mé obecnou podobu

v(t) = eV (4.75)

Napiiklad pro jednoduchy rozpad samotného *Ni, e} = 4, 78 x10° J kg 1571,
v(t) = e ¥/™i kde 7xi = 7,605 x 10°s.

Pri feSeni vychozich rovnic postupujeme stejné, jako v pripadé bez ohfevu,
rovnice (4.11), se zahrnutim rovnice (4.15), bude potom vypadat

10 _ 10 (ac 0T
al o o (3,{pr B + €. (4.76)
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Po separaci proménnych (zatim pouze v prvnim ¢lenu na pravé strané) podle
rovnic (4.12) a (4.17) a apravé lze psat

b _R(t) 1 0 [ 2* 0V(x) €
¢ 7o Ro22¥ dx (77(17) Oz ) * al*V’ (4.77)

Posledni ¢len na pravé strané lze rozepsat (V' = 1/p)

e e8(@r(t) Rt)" pon(z)R
al*V  aV(x)p(t) RATy R(t)?

(4.78)

Pocatecni objem V(0,0) (oznacime V;) je podle rovnice (4.17) roven 1/pono,
ovSem podle rovnice (4.49): ny = 1, takze lze psat py = 1/Vj. Plati tedy

aTZV B [G;OZVO] }jéz) ¢gt) [g(i)(z(f)} v(t). (4.79)

Ptesné rozlozeni hustoty radioaktivnich nuklidi v obélce supernovy nelze
urc¢it. Pro feSeni tohoto vyrazu pouzijeme tedy nésledujici aproximace. Nej-
prve predpokladame, Ze toto rozlozeni je casové neproménné. Dale, z kapi-
toly 4.4 je ziejmé, Ze prostorové rozlozeni teploty v obélce nartistd smérem
k centru. V teplejsich centralnich oblastech lze oc¢ekavat vyssi vyskyt pro-
dukti nukleosyntézy, funkce rozlozeni hustoty radioaktivnich nuklida &(x)
také nartistda smérem k centru. Hydrodynamické nestability by mély vy-
hladit ptivodné ostry pik tohoto rozlozeni do mirnéjsiho prubéhu. Jakmile
se radioaktivni ohfev stane dtlezitym, jeho relativni prispévek k lokalnimu
i celkovému objemu tepla nartsté, takze vse se jesté vice blizi uvedené apro-
ximaci. Kone¢né, s klesajici optickou hloubkou se funkce rozlozeni teploty
také zmirfje (viz tabulka 4.1). Podobné, jak klesa opticka hloubka pro gama
a rentgenové zareni, rozlozeni energie se stava méné lokalizované, tedy jeho
pribéh mirnéjsi.

Pribéh rozlozeni hustoty radioaktivnich nuklidd musi byt také svazan
s prubéhem rozlozeni celkové hustoty n(x). Z popsanych divodi muzeme
brat vyraz ve druhé hranaté zavorce predchoziho vztahu jako konstantu
(kterou oznac¢ime napiiklad b), tedy b = [£(z)n(z)/V(x)] ~ konst. To ale
znamend, ze cely vyraz pro radioaktivni ohfev, popsany rovnici (4.79), je
zévisly pouze ¢asové, takze prostorové feseni rovnice (4.77), pokud definu-
jeme vlastni hodnotu o? stejné jako v piedeslém feSeni bez ohfevu, bude

s (a1 e ) = Y
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tedy totozné s vyrazem pro feSeni bez ohfevu (viz rovnice (4.57)). Za stej-
nych podminek bude ¢asové feseni podle rovnic (4.77) a (4.79) vypadat

¢ R(t) be® 1 1R()
6 mRy [aTéVJ o Ro

Pokud ozna¢ime konstantni vyraz v hranaté zévorce: é = [be®/a T;} V], bude
po malych tpravach a dosazeni za v(t) rovnice (4.81) vypadat

) B

7'0Ro¢:E Ry

u(t). (4.81)

b+ e7t/Tx, (4.82)

4.7 ResSeni pro malé pocatecni polomeéry

Ozna¢me na case zavisly faktor z predchozi rovnice R(t)/m0Ry = 1w, kde
R(t) = R(0) + v,t, potom

t v, t?
t) = —+ 2—.
U() ’7'0+27'0R0

(4.83)

Jiz drive jsme zavedli Ry/v, = 7, nyni zavedeme dalsi ¢asovy parametr 7,
(efektivni doba zarivé diftze): 72, = 279 Ro /v, = 2797, takZe rovnice (4.83)

bude )
t t
— — ) 4.84
T0 + (Tm> ] ( 8 >

Tento parametr méa zasadni vliv na chovani svételnych kiivek v pripadé
feseni bez ohtevu (viz rovnice (4.71)), rovnéz zde bude jednim ze zakladnich
parametri. Nyni mtizeme rovnici (4.82) piepsat

ut) =

_R(t) _, / : ) . d

——e "X =p+pu=e"— (pe"). 4.85
e bt it =" T (9e") (1.85)
Pro jednoduchost budeme nyni uvazovat ptripad, kdy Ry je malé, tj. Ry — 0,
obecnéjsi pripad s libovolnym Ry uvedeme v nésledujici kapitole. Nejdiive
se jesté pozorné podivejme na konstantni ¢asovy parametr 7y. V kapitole 4.3
jsme definovali 2. moment rozlozeni hmotnosti (viz vzorce (4.45), (4.46))

1
M VoM

Iy = 2dx = = 4.86
0
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kde M je celkova hmotnost expandujici obéalky. Dale, rovnici (4.19) prepiSe-
me jako 19 = 3R3ko/Voc, kde Vj se podle rovnice (4.86) rovnd 4w Ry I/ M.
Podle tabulky 4.2 ¢asto pouzivany soucin oIy, ~ 3, 1ze tedy definovat dalsi
parametr 3 = 4wa?Iy,/3, tedy (3 =~ 13,8. Rovnice (4.19) potom bude

MK,O

ToRy = = konst., (4.87)
takze pokud Ry — 0, potom 79 — 00. Z rovnice (4.84) je okamzité vidét, ze
v tomto piipadé prvni ¢len na pravé strané ¢t/ — 0 a cela rovnice (4.84) se

potom zjednodusi na
£\ 2
u(t) — (—) : (4.88)

Tm

Abychom déle upfesnili konstantni faktor € z predchozi kapitoly (rovnice
(4.82)), kde € = [b€®/a T;}V,], musime opét pouZit nékteré identity. Ozna¢me
celkovou ,,poc¢atecni hmotnost vybraného radioaktivniho nuklidu X, tj. jeho
celkovou hmotnost v obélce supernovy v ¢ase t = 0, jako MY (napriklad
M3;). Potom musi platit M% = [ &(z)dVp, kde V4 se podle rovnice (4.17)
rovna vyrazu Vn(z) RS/ R(t)%. Lze tedy psat

R(t)

/ £(w RO - dV = / £( (4.89)

Zavedeme-li z = r/R(t), po jednoduchYch upravach dostavame
MY, 47TR3 /f )z?dz. (4.90)

V rovnici (4.39) je vyjadfeno celkové mnozZstvi tepelné energie
Ery(t) = [Ama Ry Ty | Iy ¢(t) Ro/R(t), (4.91)

kde podle rovnice (4.38) druhy moment prostorového rozloZeni tepelné e-
nergie ve fotonovém plynu 1

Iy, = / U (x)z*da. (4.92)

Shrneme-li vSechny tyto vysledky, muzeme novym zptsobem zavést kon-
stantu b, kterou jsme v predchozi kapitole definovali jako b = [£(x)n(x) /¥ (z)].
Rozsifenim konstantni pravé strany [£(z)n(z)/V(x)] dostaneme
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i ] €@w) 2 da

s Ve
b= VOO 0 {Mzg} : (4.93)
U(z)z?de 0

o,

kde se vyraz pred hranatou zavorkou podle (4.90), (4.92) rovna MY /Iry,
faktor v hranaté zévorce (rovnice (4.86)) je Ips/M. Pti rozdéleni pivodniho
faktoru b do dvou integrala (v citateli a jmenovateli) se vyuziva toho, Ze
¢itatel (x)n(x) i jmenovatel ¥(z) maji stejny pribéh, lisi se pouze o kon-
stantu.

Rovnici (4.93) muzeme tedy piepsat

MO\ Iy,
b= | =X | =, 4.94
( M ) Iy, (4.94)

Pro faktor € = [be% /a Ti'Vp] musi po zahrnuti rovnice (4.93) a po rozsireni
v duchu rovnice (4.91) platit

o 6(1) Ro/ R(t)
T X[mR%TéJTm(t)RO/R@)Lo’ (4.95)

kde cely vyraz ve jmenovateli je pravé Erp,(0) (4.91). Mizeme tedy psat

ex My ¢(0)
Ern(0)

Pokud tedy Ry — 0, coz je v této kapitole predpoklad a pokud E7;(0) # 0,
respektive Fr,(0) > 0, potom musi mit konstanta € kone¢nou hodnotu.

Nyni miizeme piikro¢it k obecnému feseni funkce ¢(t) v této aproximaci.
Vyjdeme z rovnice (4.85), do které za u(t) dosadime rovnici (4.88). Regeni
homogenni rovnice zname, je to rovnice (4.71), pfepsano s novéji zavedenymi
konstantami: ¢(t) = exp(—t?/72). Partikularni feSeni nalezneme standard-
nim zpusobem, metodou variace konstant obycCejné linearni diferenciélni
rovnice 1. fadu. Za @ dosadime (14wv,t/Ry) /7o, kde oviem vt/ Ry > 1, takze:
w =t/ ~ 2t/72. Hodnotu ¢(0) ve faktoru ¢ mizeme vzhledem k rovnici
(4.23) polozit rovnu jedné. Obecné feseni bude sou¢tem partikularniho a ho-
mogenniho TeSeni a bude vypadat

(4.96)

€ =

t

o(t) = —E%M% e /T /eta/qu 4 e~/ At 4 et/ (4.97)
ETh(O) ) Th
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Exaktni feSeni této rovnice je v zasadé mozné pouze numerickou integraci.
Miuzeme vSak opét udélat nekteré vyznaéné aproximace.

(a)

Prvni aproximace se tyka doby kratce po zacatku expanze, kdy ¢t — 0,
tedy t < 7, kdy, po upravach podle rovnic (4.86), (4.87), ,efektivni
doba zafivé difaze* 7, = (26M/Bcv,)'/? je velka (relativné velka
vaci t) pii ,velkém* kM /v, (viz rovnice (4.73)). Zéaroven lze také
psat t < Tx. VSechny ¢leny exp(w) budou vyjadFeny pomoci Tay-
lorova rozvoje az do 1. derivace a nésledné ponechany pouze kon-
stanty, linearni a kvadratické ¢leny. Do rozvoje nebude ovsem zahrnuto
homogenni feSeni, protoze vzhledem k velikosti konstant, nalezejicich
k prvnimu ¢lenu je toto zanedbatelné. Vysledna aproximativni funkce
bude

o) = S L

ETh(O) 27’ h )
Tato aproximace odpovidé rostouci ¢asti svételné kiivky, kdy ,,efektivni
diftzni ¢asy* 7, jsou ,,dlouhé®.

(4.98)

Dalsi aproximace — pribéh funkce ¢(t) v okoli maxima svételné kiivky
ziskdme z rovnice (4.85), kde polozime ¢ = 0. Rovnice potom bude
ex My
Ern(0)
V maximu svételné kiivky se ztrata energie zarivou diftzi vyrovné
s prispévkem radioaktivniho ohfevu. Kiivka rozpadu radioaktivniho
prvku X protne kiivku celkového zarivého vykonu v jeho maximu. To
znamena, ze zafivy vykon v daném okamziku zavisi na opacité pouze
nepiimo pres vyraz 7,,/7x a ten je zcela nezavisly na tvaru svételné
ktivky.

o(t) ~ Toe T (4.99)

Posledni aproximace se tyka doby, kdy t > tq, tedy ,,pozdéjsi doby“.
V tomto obdobi je také expandujici obalka jiz znac¢né rozsahla a ridka,
1ze tedy stanovit: t/7,, > 7, /7., kde, po upravach podle rovnic (4.86),
(4.87), T = (26M/Bcv,)Y?. Parametr 7, je ,maly“ p¥i ,malém*
kM /v,. V této aproximaci lze také zhruba stanovit ¢ ~ n7y. Ho-
mogenni ¢len bude rovnéz zanedban. Rovnice (4.97) potom bude vy-
padat
t
€S MY 2/ 2 t d 2/ 2
o(t) =~ E);h(()]() e/ e t/TX]O/E (et /T’") 7o dt,
0
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a po dokonceni integrace

60 MO 2 /.2
ol ~ (g) To (e_t/”‘ et /Tm> . (4.100)

Pro velmi ,malou efektivni dobu zarivé difuze” 7, se ¢leny s kvadra-

tickymi exponenty mohou zanedbat a funkce ¢(t) bude pouze funkei
radioaktivniho rozpadu

o) ~ SMx

~ Toe X, 4.101
ETh(O) 0 ( )

4.8 Reseni pro libovolné pocateéni poloméry

V rovnici (4.84) jsme zavedli vyraz u(t), obecné feSeni rovnice (4.85) (viz
popis pii Feseni rovnice (4.97) s tim, Ze nyni za @ dosadime cely nezjednoduse-
ny vyraz (1 +v,t/Ry)/10), bude

t
0 0 /
exMy —u(t)/ u(t) ( t ) e 14 4 ()
t) = =—"=¢ e 1+— ) e Xdt'+e . 4.102

Provedeme stejné aproximace obdobnym zptisobem i s obdobnymi zavéry,
jako v predchozi kapitole pro feSeni s malym pocatecnim polomérem.

(a) Aproximace pro dobu kratce po zacatku expanze:
O MY 1 1 1\ ¢
O(t) v XX [ + (— - = —) —] . (4.103)
T To Tx/) 2

R t
E7,(0)
(b) Aproximace v okoli maxima svételné kiivky:

0 270
N ex M

o(t) ~ B ()" e !/, (4.104)
(c) Aproximace, kdy t > tq:
0 /0
exMx —t/7 —u(t)
1) = T (e —e . 4.105
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Pro velmi ,,malou efektivni dobu zarivé difize“ bude opét

. ExMy
E7,(0)

Toe T (4.106)

Z rovnice (4.102) je vidét, ze ¢(0) = 1, dale limy_.o, ¢(t) = 0, coz
je stejné jako v TeSeni bez ohfevu. Také je vidét, ze pokud bychom
polozili €} MY = 0, dostaneme ¢(t) = e *® coz je opét feSeni funkce

¢(t) bez ohfevu.
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o
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Obréazek 4.5:

bolometrické svételné kiivky

SR — malé pocatecni poloméry

libovolné pocatecni polomeéry

40 60 80 100
t (dny)

Numericky vypocet priubéhu funkce (4.67), kde funkce ¢(¢)

je zobrazena pro malé i libovolné pocéatecni poloméry — grafické zobrazeni
rovnic (4.97), (4.102) se zvolenymi hodnotami (napf. v jednotkach dni)
7o = 100, 7, = 1, 7x = 100, a s jednotkovymi hodnotami vSech ostatnich
konstant. Viz zdrojovy soubor ¢. 6., kapitola A.1, p¥iloha A.

7 uvedeného je tedy vidét, ze v ,,pozdéjsi dobé”, tj. v dobé zhruba od maxima
svételné kiivky, obzvlast potom v dobé klesajici faze, se prubéh svételné
krivky chova obdobné v pripadé malych i libovolné velkych poloméri.
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Kapitola 5

Svételné krivky supernov typu la

5.1 Termonuklearni supernovy

Termonuklearni zapaleni bilych trpaslikii nasledkem pretoku latky v po-
dvojném systému, které je nejpreferovanéjsim soucasnym scénarem (i kdyz
i tento scénar ma v posledni dobé vice variant — viz tato kapitola, str. 68)
pro tento typ supernovy, nepiedpokldda prichod razové viny, podobné té
u supernov II. typu, povrchem hvézdy. Nartst jasnosti je zptisoben rychlym
rozpinanim obalky a trva zhruba tii tydny. Tvar svételné kiivky ve fazi
narustu jasnosti je urcovan predevsim rostouci difizi fotonu z obélky:.

Maxima byva nejprve dosazeno v blizkych infracervenych (NIR) vlnovych
délkach, az zhruba o nékolik dni pozdéji nasleduji optické vinové délky. Za-
timco svételna kfivka v modré barvé (B) vykazuje nékolik mésicti po svém
maximu monoténni pokles jasnosti, kiivky v NIR vlnovych délkach, tj. v bar-
vach I, J, H a K vytvareji u vétsiny supernov typu la zhruba po dvaceti
dnech druhé maximum. Ve svételnych kiivkach barev V' a R jsou ¢asto ob-
dobné pozorovana tzv. ,ramena‘ (v nékterych pripadech tato druhé maxima
chybi). Podstata druhych maxim a ramen v dlouhovlnnéjsich barvach neni
jednoznacCné ziejma, nejspis se jedna o prevyzareni kratkovlnnéjsich fotoni
v obélce, pripadné v latce, obklopujici hvézdu, svoji roli také mtze sehravat
postupujici rekombinace [21].

V ranych fazich je prakticky veskera energie zachycena v obalce a se
zvétsujicim se povrchem se zvySuje i jasnost. Okolo maxima jsou energe-
ticke pifspévky radioaktivntho rozpadu *°Ni a 5®Co téméi identické (toto
bylo jiz teoreticky popséno v praci [2|, potvrzeno to bylo také ve vyznamné
praci [26]). Tento dulezity rys lze vyuzit pfi odhadu celkového mnozstvi
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radioaktivniho materialu, syntetizovaného pii explozi.

Zhruba po 40-ti dnech svételné kiivky ve vSech barvach nastoupi fazi ex-
ponencialniho poklesu jasnosti, ve které ziistavaji po nékolik mésicii. Hlavnim
zdrojem energie je zde radioaktivni rozpad *°Co, postupem ¢asu stéle vice
,nebularni* obalka zachycuje stdle méné ~-fotonu, takze zhruba po 150-ti
dnech se ve sklonu kiivky zacne rozhodujici mérou projevovat pozitronova
emise ((-rozpad °°Co) — viz obrazek 5.1. N&kolik set dni po explozi svétel-
nym krivkam dominuje zareni svételného echa, existuje nékolik objekti, kde
toto bylo pozorovano (napt. SN 1998bu) [21].
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Obrazek 5.1: Schema bolometrické kiivky typické supernovy typu la. Plné
¢ary predstavuji rozpadové funkee *Ni (strmé ¢ara) a *Co (povlovna ¢ara).
Horni ¢erchovana ¢ara predstavuje hypotetickou svételnou kiivku, pokud
by veskera energie ~y-zareni byla v obalce zachycena a prevyzarena, naopak
spodni carkovana cCéra predstavuje svételnou kiivku, jejimz energetickym
zdrojem v pozd&jsi fazi by byl pouze 3-rozpad *°Co. Prostiedni teckovana
¢ara predstavuje skutecné pozorovanou bolometrickou svételnou kiivku.
Zdroj [21].

Poslednich 15 az 20 let, diky zmnohonasobeni pozorovacich moznosti, pfi-

neslo mnoho dalsich poznatki, s nimi ovSsem vyvstalo také mnozstvi novych
otazek. Zacalo byt také zifejmé, ze svételné kiivky supernov typu la ne-
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jsou zcela identické. V roce 1993 (viz popis v [25]) byl poprvé popsan em-
piricky vztah mezi jasnosti v maximu a rychlosti poklesu svételné kiivky,
tzv. , luminosity-decline rate relation®. Maximalni jasnost v barvé B souvisi
s rychlosti poklesu svételné kiivky tak, ze jasné (energetictéjsi) supernovy
maji tendenci k pomalejsimu poklesu v této barvé. Z toho divodu byla zave-
dena opét empirické veli¢ina Amys(B), vyjadiujici pokles hvézdné velikosti
supernovy v barvé B za 15 dni po dosaZzeni maxima. V praci [25] byl také
definovan vztah mezi pozorovanym poklesem této hvézdné velikosti a pred-
pokladanym skute¢nym poklesem na zakladé tzv. ,skute¢ného” barevného
excesu E(B—V): Amis(B)irue & Amis(B)ops+0, LE(B—V)true, kde , skutec-
ny* barevny exces je definovan empiricky na zékladé zkoumanych spekter
t¥iceti supernov tohoto typu jako parametr mnozstvi extinkce podél urcitého
vybraného sméru a je s ,,pozorovanym‘ barevnym excesem svazan vztahem:
E(B —V)ie = 1,018[1/E(B — V)ops — 0, 072].

Mezi zésadni prace z tohoto obdobi na téma svételnych kiivek supernov
typu Ia je tfeba zaradit také [24], kde je zavedena dal3i veli¢ina, tzv. stretch-
factor (oznacovany symbolem s), definovany jako faktor zkraceni nebo pro-
dlouzeni ¢asové osy v zavislosti na rychlosti poklesu svételné kiivky. Aplikace
tohoto faktoru potom ,standardizuje* jednotlivé svételné kiivky. Tento fak-
tor byva casto kvantifikovan ne zcela stejnym zptsobem, v praci [24] je uve-
den vztah mezi faktorem s a Amyz: Amys = 1,7/s — 0,6. V praci 23]
je uveden vztah pro reskalovani ¢asové osy: t' = (t —tp,.. )/[s- (14 2)], kde
jmenovatel [s- (14 z)] byva nazyvan faktorem rozsiteni w (width factor) a ve
kterém je zahrnuta i oprava na kosmologicky rudy posuv (v literatufe vétsi-
nou nazyvany K-correction). V [11] je uvedeno: I(t)/Inax = b+ f(t—tmax)/w,
symbolem b je zde oznacena jistda miniméalni hodnota jasnosti pozadi, f je
funkce, odvozena z tzv. standardizované nebo ,typické“ supernovy (Tem-
plate Supernova), Iynax a tmax jsou intenzita a éas v maximu svételné kiivky.

Ze zcela nejnovéjsich praci, resp. astronomi, zabyvajicich se timto typem
supernov, lze zminit jesté napf. [18]; tym z némeckého Max-Planck-Institutu
se mimo jiné zabyva modelovanim splynuti dvou bilych trpasliki, kazdého
s hmotnosti pod Chandrasekharovou mezi (mergers) a také studiem atmosfér
tohoto typu supernov.

Vyse uvedeny vztah mezi jasnosti v maximu a rychlosti poklesu svételné
krivky umoziuje, s patficnymi korekcemi, ur¢ovani kosmologickych paramet-
ri, predevsim vzdalenosti. Nicméné jeho fyzikalni podstata zdaleka neni
dokonale teoreticky popséna, predevsim jeho souvislost s dnes jiz , klasickym*
teoretickym odvozenim fyzikalnich procest a vztaht, uvedenych hlavné v [1],
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2], [26]. Cesta k objasnéni moznych nesrovnalosti vede pravdépodobné pres
peclivé modelovani prenosu zafeni v atmosférach supernov la, véetné zohled-
néni jejich detailntho chemického slozeni (napiiklad jaky vliv mé na tok
zéreni obalka hvézdy, jejiz hlavni slozkou je Fe), stupné ionizace v zévislosti
na case, termalni rovnovahy, atd. Je tfeba také mit na paméti, ze vSechny
fyzikalni modely, uvadéné v [1], [2], [26], vychazeji z Eddingtonovy apro-
ximace, platné pro planparalelni atmosféry, ktera je sice ur¢itym aproxima-
tivnim zpusobem transformovéna i pro sférické pripady (viz kapitola 4.3);
tato byt realistickd modifikace, docela dobfe platna pro rané faze, ma vsak
pfece jen své meze — jednak nemiize platit pro pozdni faze (pfes zhruba 80
— 100 dni po explozi) a také nepocita pravé s detailnimi okolnostmi pienosu
zafeni v fidkych atmosférach rozpinajicich se obalek.

Zapracovani vS8ech souvislosti, uvedenych v této kapitole, do nasledu-
jictho modelovani svételnych krivek vybranych supernov typu Ia presahuje
moznosti této diplomové prace, v nasledujicim textu se proto vratim k teore-
tickému odvozeni fyziky ranych fazi svételnych kiivek, predevsim na zakladé
popisu, uvedeného v [1], [2], [26].

5.2 Rana faze svételné krivky

Na tvod znovu shrnu vychozi fyzikalni predpoklady, uvedené v kapitolach
3.3, 4.6:

— Homologickad expanze a sférickd symetrie, coz je dusledek explozivniho
prichodu rézové vlny, pochézejici ptuvodné z relativné velmi malého
objemu.

— Vyrazneé prevaZuje tlak zdreni. Pro energie a hustoty, se kterymi se zde
setkdvame, je tato aproximace zcela odpovidajici. Stavové rovnice tedy
budou (viz kapitola 2.2) E = aT*V a P = E/3V.

— Dominugici pritomnost radioaktivniho izotopu °Ni v expandujici latce
obalky v pocatecni fazi. Tento rys je univerzalni pro vSechny super-
novy typu la. Prostorové rozlozeni hustoty tohoto nuklidu mirné roste
smérem ke stfedu — viz kapitola 4.6, str. 59.

— Predpoklad teseni s malym pocdtecnim polomerem. U supernov typu
Ia piedpokladame polomér zarodeéné hvézdy Ry < 102 m. Pro nasle-
dujici postup lze tedy vychazet ze vztahii, odvozenych v kapitole 4.7.
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— Predpoklad konstantni opacity. Pro terméalni fotony lze vzhledem k pre-
vladajicimu Thomsonovu rozptylu predpokladat konstantni opacitu —
viz kapitola 4.2, str. 45. (To ale neplati pro absorpci y-fotoni, pripadné
pozitront, vzniklych B-rozpadem nuklidu *Co — viz str. 72).

Vratme se nyni k rovnicim (4.62) a (4.63). Jejich kombinaci dostaneme
trochu pozménény vyraz pro zafivy vykon
a’c Eri(0) ¢(¢)

= (viz rovnice (4.19)) =

L(1,t) = Er4(0) ¢(t)m 70

. (5.1)

Rozsifime-li nyni rovnici (4.97) (i rovnici (4.102)) vyrazem 75, dostaneme

t

0 MY , o
o(t) = % o /TR / QR o gyt et (5.2)
Th( ) T0Th

Pro zjednoduseni lze zavést dalsi substituéni funkei A(t)

t t

/ /
A(t) = P17 / o Lt g = o / o 2 o e (5.3)
ToTh Tm
0 0

a tedy
L(1,t) = & MY A(t) + ¥/, (5.4)

Pro prvni zjednodugeny model rané faze zvolme za obecny prvek X —°0Ni.
Jeho polocas rozpadu je priblizné 6,1 dne, z jaderné fyziky je dale zfejmé, ze
uvadéna konstanta 7y, resp. nyni 7y; je rozpadova konstanta, tedy polocas
rozpadu, déleny ¢islem In 2. V pripadé °Ni bude 7v; zhruba 8,8 dne, presné
(viz str. 58) mn = 7,605 x 10%s.

Velicina €; predstavuje vykon radioaktivniho ohfevu niklu na jednotku
hmotnosti v ¢ase t = 0 (potom exponencialné klesa s tim, jak se zmensuje
pocet rozpadajicich se jader), jeho hodnota (je také uvedena na str. 58)
je 4,78 - 106 Jkg=ts™t. Lze ji odvodit z reakce “°Ni — %6Co (elektronovy
zéchyt), produkujici y-zéreni s energii 2,135 MeV na jeden atom, po pre-
pocteni na jednotku hmotnosti podle rozpadového zakona dostaneme vyse
uvedenou hodnotu €%; [1] [2].

Stejnym zptisobem lze hodnotu této veliciny odvodit i pro *®Co: Reakce
%Co — Fe probih4 s polocasem rozpadu 78,8 dne, piislusna konstanta
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Tco v rovnici (5.3) (po jejim rozepsani do superpozice rozpadovych Fad
%Ni a 5Co) tedy bude 113,68 dne, tj. 9,822 - 10° s. Tuto hodnotu také
uvadim ve zdrojovych souborech pro vypocet prislusnych modeli. Energie
této reakce je 4,568 MeV na jeden atom, po obdobném prepocitani jako
u Ni a po jejim rozdéleni na rozpad elektronovym zachytem s produkei
v-zéreni (81%) a [-rozpad s produkei pozitronu (19%) tedy dostavame:
€l =6,444-10° T kg sl el = 1,512-10° Jkg s~ [2].

V nasledujicich dvou ilustrativnich grafech je znazornén prubéh funkce
A(t) z rovnice 5.3 s tim, Ze je schematicky zapod¢itdna pouze rozpadova
fada *Ni — °0Co. To v této chvili dava nazornéjsi piedstavu o zavislosti
pritbéhu rané faze svételné kiivky na mnozstvi syntetizovaného °°Ni. Jed-
notlivé veli¢iny, uvedené v grafech, budou blize popsany v nasledujicim textu.
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Obrazek 5.2: Schematicky graf, vyjadiujici zavislost bezrozmérné funkce A(t)
(viz vztah (5.3)) na case. Do prubéhu funkce je pro nazornost chovani ma-
xima svételnych kiivek zahrnut pouze rozpad °°Ni, neprojevuje se rozpad
%6Co. Veli¢ina y méa vyznam 7, /27y, kde 7, = (2797,)? = (26M/ Bev,)H/?
(viz str. 63). Rychlost rozpinani povrchu v, a tedy i veli¢ina 7,, souvisi
s energif exploze a tim i s mnoZstvim syntetizovaného °Ni. V&t&i 7,,, znamena
nizsi energii exploze. Zdrojovy soubor pro numericky vypocet — viz priloha A,
kapitola A.1, soubor ¢. 7.
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Obrazek 5.3: Stejny graf, vyjadiujici tentokrat logaritmickou zavislost
bezrozmérné funkce A(t) (viz vztah (5.3)) na case. V pravé casti grafu
je vyznalena funkce A¢,, vyjadiujici f-rozpad °Co. I v pifpadé, ze by ves-
keré y-fotony z rozpadu **Co volné unikly, zarivy vykon by nemél pod tuto
funkci klesnout. Celkovy zafivy vykon, dany B-rozpadem °¢Co lze vyjadrit:
Leo(t) = Mel et/ kde hodnota e, je piepocitdna na ¢as t ~ 50 dni,
tedy e, ~ 2,561 - 10*Jkg™ s, 70, = 9,822 - 10° s. Vydélime-li funkeci
Lco(t) hodnotami pro *Ni, tedy My;eY;, dostaneme vyraz pro funkci Af,:
A, ~ 5,36 - 10 3e /e,

Pti modelovani rané faze svételnych kiivek je prirozené nutné vzit v potaz
cely radioaktivni rozpad 6Co — ®%Fe. Detailni kvantitativni odvozeni to-
hoto procesu neni mozné v této praci uvadét, jeho nasledny stru¢ny vysledny
popis je prevzat z [7], tyto vysledky jsou rovnéz citovany napiiklad v [2], str.
791.

Vzhledem k tomu, Ze ¢ast pfedev§8im ~v-fotont, ale i pozitronu z této
reakce volné unikéd, aniz je jejich energie pfeménéna na termalni fotony,
zavadi vySe zminéné prace tzv. depozicni funkci D, vyjadiujici pomérnou
¢ast energie rozpadu, prispivajici k ohfevu latky obalky, resp. ke svételné
kiivce

D =G[1+2G(1—G)(1-0,75G)], kde G=7/(r+1,6).  (5.5)
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Veli¢ina 7 v tomto vztahu ma vyznam ,,optické” hloubky, na zakladé vlast-
nich odhadu stfedniho u¢inného prifezu pro ~y-zareni (Comptoniv rozptyl)
tato prace uvadi

7, 2 55,3 (0, 1/kK) (Tm/27w1)7 / [vp (0,1 + t/m1)%] (5.6)
a pro pozitrony (Bhabhtuv rozptyl)
T4 A 3557, (5.7)

Podobna depozi¢ni funkce je zavedena i v praci [26]. Tuto depozi¢ni funkei je
tfeba zahrnout do numerického Feseni funkce A(t) jako ¢asové zavislé faktory
k energetickym piispévkiim ~y-zéreni pii rozpadu %°Ni a %Co, i pii B-rozpadu
%(Co (viz zdrojovy soubor ¢. 8 v kapitole A.1 v p¥iloze A).

V nésledujici kapitole 5.3 odvodim podle dosud uvedenych fyzikalnich
predpokladii dva teoretické modely, lisici se celkovou energii exploze, tedy
mnozstvim *9Ni, syntetizovaného pii explozi. Tyto modely budou zaloZeny
na dalsich predpokladech: na jiz nékolikrat zminéném , malém® poc¢atec¢nim
poloméru, na jednotné pocatecni hmotnosti, tj. hmotnosti tésné prekracu-
jici Chandrasekharovu mez (1,44 My), na homologické expanzi a z ni vy-
plyvajici rovnomérné distribuci hustoty, na Thomsonové rozptylu a tedy
konstantni opacité a také predevsim na urcujici termojaderné reakeci po za-
paleni elektronové degenerovaného jadra uhliko-kyslikového bilého trpaslika
po prekroc¢eni Chandrasekharovy hmotnostni meze

212C + 2120 — "Nj, (5.8)

kterd ovSem miiZze vyprodukovat rtizné mnozstvi *Ni. Energie této reakce
je 44,4 MeV, takZe energie na jednotku hmotnosti ¢ ~ 0,76 - 10 J kg™, tj.
na 1 kg latky, vstupujici do této reakce (hmotnost 1 atomu 5°Ni ~ 9,352 -
10726 kg, pni =~ 8900 kg m—2). Tato energie je v kratkém case transformovana
na kinetickou energii expanze (viz kapitola 4.3), takze pocatetni MY a v,
jsou vzajemné svazany [2].

Na zakladé rovnice (4.50) lze potom psat

5 (2Fsn
2—_
UP_B(M)’ (5.9)

kde Esn = Mq, po dosazeni &iselnych hodnot bude vyraz (5.9) vypadat

/ MY,
v, ~ 10" ms™! 2,53%. (5.10)
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Z graft v této kapitole je zifejmé (a to se principialné nezméni ani po zahrnuti
kompletniho rozpadu °Co), 7e strmost poklesu funkce A(t) je uréena prede-
vSim parametrem y = 7,,,/27x;, ktery u tohoto typu supernov Ia zavisi na My,
(viz napriklad [5], str. 245, kde jsou supernovy typu la déleny na ,rychlé“
a ,pomalé” podle rychlosti poklesu jasnosti v barvé B).

Na zakladé uvedenych teoretickych predpokladi 1ze tedy zhruba kon-
statovat: vétsi (energetic¢téjsi) exploze znamend vyssi jas v maximu, ale téz
rychlejsi expanzi a tedy nizsi hodnotu 7,,,, maximum tedy nastane diive a ma

P

,ostiejsi“ prubéh (viz grafy na obréazcich 5.2 a 5.3).

5.3 Aproximace cernym télesem

Pro lepsi pochopeni principidlnich fyzikalnich procesti, tykajicich se supernov
typu Ia, bude nyni prinosné provést sice ponékud hypotetickou a zjednoduse-
nou, avSak pro rané faze (tedy do zhruba 50 — 70 dne po explozi) pomérné
priléhavou konstrukei, kdy atmosféra supernovy bude aproximovana rozpi-
najicim se absolutné ¢ernym télesem. V tom piipadé bude mit zareni Planc-
kovské spektrum, odpovidajici efektivni teploté fotosféry, jejiz polohu je o-
vSem treba adekvatnim zptisobem urcit. Ve skute¢nosti samoziejmé rozpina-
jici se atmosféra je pro vSechny vinové délky stale priuhlednéjsi, jeji zareni je
tedy postupné daleko vice ,nebulérni nez Planckovské. Zvlasté pro pozdéjsi
faze vyvoje svételnych kiivek toto predstavuje zasadni vyzvu z hlediska
FeSeni rovnice prenosu zafeni, kdy je navic nutné zapocitat i relativistické
efekty, vyvolané pomérné velkymi rychlostmi rozpinani obélky. Znaény roz-
sah a komplikovanost téchto problémi zcela presahuji ramec této prace.

V nasem pripadé pro zohlednéni transparentnosti atmosféry vyuzijeme
jednoduché aproximace, vychazejici z Eddingtonovy okrajové podminky,
odvozené v kapitole 4.3. Efektivni teplotu lze obecné vyjadfit ze Stefanova-
Boltzmannova zékona jako 0T+ = L/4wR%, kde terminem R oznaéime
nefektivni polomér”, tj. oblast, kde Ize stanovit teplotu jako efektivni. Podle
rovnice (4.26) bude Ry = R(t) — 2/3\, A je stfedni volna draha termaél-
nich fotont. S tim, jak A — R tento vztah samoziejmé ztraci platnost,
do hry potom vstupuje mnozstvi dalsich efektt jako napt. sférickd geome-
trie, proménné opacita, ,nebuldrni* ¢arové emise, Dopplerovské efekty, atd.
Nicméné i tato aproximace umoznuje studovat svételné kiivky a ucinit urcité
zévéry alespon v rané fazi, tj. zhruba do vyse uvedené doby.

Pro dalsi uvahy, spojené se zarenim absolutné ¢erného télesa a Planc-
kovskym rozlozenim energie, je tfeba zavést pojem tzv. absolutni nebo efe-
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ktivni magnitudy (AB magnitude), ktery zavedl John B. Oke v praci [29] (ne-
souvisi s tzv. absolutni hvézdnou velikosti, tj. s hvézdnou velikosti ve vzdale-
nosti 10 pc; je modernéjsi verzi systému tzv. Vega magnitude), ktery je bez
vztahu ke konkrétnim fotometrickym systémum a ktery umozihuje po pie-
pocitani tokt normovat namérené hvézdné velikosti v jednotlivych konkrét-
nich barevnych filtrech vuci jedné barvé.

Tento systém je definovan (v soustavé CGS) vztahem

AB, = —2,5logf, — 48, 60, (5.11)

kde f, je tok zareni v jednotkach [erg cm~2s71Hz 1| (fotometricky tok na jed-
notku frekvence). Konstanta na pravé strané rovnice odpovida tzv. nulovému
bodu (zero point), tedy AB magnitudé, korespondujici s nulovou magnitudou
pii toku f,, na jednotku frekvence, zhruba odpovidajici stfedni vinové délce
Johnsonova V filtru (544 nm), viz [4]. Tok f,, je kalibrovan (viz [17]) na hod-
notu 3690 Jy (Jansky), 1Jy = 107 ergem s 'Hz ™! = 1072 Wm2Hz 1.
V soustavé SI bude tedy rovnice (5.11) vypadat

AB, = —2,5logf, — 56, 10. (5.12)
V dalsi avaze (viz [2]|) vyjdeme z Planckova vyzafovaciho zakona

2h13 1
C2 th/kBT _ 17

B,(v,T) = f, =nB,. (5.13)
(Monochromaticky tok zareni byva zpravidla znacen F),, s ohledem na hi-
storicky zavedené znaceni v rovnici AB magnitudy budu pouzivat notaci f,).
RozsfFenim této rovnice vyrazem (hv/kgT)* a naslednymi jednoduchymi
upravami (véetné oznaceni hv/kgT = ) dojdeme k vyjadieni

f,,(V,T):UTéf (E z! > (5.14)

v mter — 1

kde vyraz v zdvorce pfedstavuje bezrozmérnou funkci. Snadno lze také ovérit,
ze integraci F' = [ f, dv dostaneme 0T, tedy Stefantv zakon.

Déle zavedeme specialni hvézdnou velikost (nyni ,,absolutni“ ve smyslu
kalibrace na urc¢itou vzdalenost, ne vsak na 10 pc jako u béznych hvézd, zde
bude vhodné stanovit srovnavaci vzdéalenost 1 Mpc), kterou budeme znacit

napf. ¢, navic specifikovanou pro stfedni frekvence jednotlivych barev, napt.
).
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7 Pogsonovy rovnice potom vyplyva
b (mag) = AB(y)(mag) — 5logD(Mpc) — A(mag),  (5.15)

kde D je vzdalenost v jednotkdch Mpc a A je extinkce v ur¢itém smeéru,
vyjadiend v magnitudach, A = 1,086 xD, x je absorp¢ni (extinkéni) koefi-
cient [22].

Na zéakladé dosud uvedeného lze pristoupit k formulaci vyrazi pro svétel-
né kiivky (v jednotkich ¢ magnitud) ne pouze bolometrické, nybrz v jed-
notlivych barvach. Vyraz pro extinkci A nechame prozatim stranou, ten
bude pozdéji zahrnut pii aplikaci modelovych kiivek na vybrané supernovy.
Rovnici (5.15) lze rozvést (dosazenim rovnice (5.11) ve smyslu rovnice (5.14)
a vztahu mezi celkovym zafivym vykonem, zafivym tokem a vzdalenosti)
na tvar (v soustavé SI)

14

T4 (15 24
by = —2, 5o la of ( x

L

V této rovnici lze za zarivy tok F' ve jmenovateli pravého vyrazu dosadit
oT%, takZe po zlogaritmovani zlomk tento ¢len z rovnice vypadne, za L lze
dosadit rovnici (5.4) bez (nyni zanedbatelného) homogenniho feseni.

Po taplném rozlogaritmovani tohoto vztahu muzeme vSechny oddélené
konstanty slouc¢it do jednoho ¢isla, v dalsim textu toto ¢islo budu oznaco-
vat vZdy dvojici pismen, prvni pismeno znamena ozna¢eni modelu (napii-
klad dva teoretické modely v této kapitole budou oznaceny A, B, fitované
modely pro jednotlivé konkrétni supernovy v nasledujicich kapitolach budou
oznaceny popotadé C, D), druhé pismeno piislusnou fotometrickou barvu.
Cely, pomérné zdlouhavy postup zde nebudu rozepisovat (na zakladé rozmé-
rové analyzy je pouze t¥eba dosadit spravné jednotky), zptisob jejich vypoctu
je zietelny ve zdrojovém souboru ¢. 8 v kapitole A.1 v priloze A.

Napiiklad vyraz pro svételnou kiivku hvézdné velikosti ¢(y)(mag) pro
model A (zatim bez uvedeni ¢iselnych hodnot) bude potom vypadat

4
zy (t)
dory = AV —2,5log A(t —2,5log< L > 5.17)
“) " expliy (0] 1 (
Zcela zasadnim a velmi citlivym parametrem je stanoveni hodnoty opacity,
ktera, jak jiz bylo Teceno, je povazovana za konstantni. V nasem pripadé je
urcujici Thomsonuv rozptyl, Kramerova opacita vzhledem k velmi nizkym
hustotam (viz graf 5.4) se zasadnéji neprojevi. Zahrnuti opacity, souvisejici
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s rekombinac¢ni vlnou je rovnéz nad ramec této prace. Existuji komplikované
modely, numericky simulujici prostorové i ¢asové proménnou opacitu, v této
aproximaci se omezim na konstantni hodnotu — protoze v latce obalky jed-
noznacné prevladaji kovy, které navic nebudou zcela ionizované, je ziejmé,
7e hodnota opacity bude nizsi, nez 0,02m?kg~!. Pro tcely této prace jsem
prevzal v literature uvadénou hodnotu konstantni Thomsonovy opacity pro
tento typ supernov (viz [26], grafy na str. 48, kde je patrny zhruba konstantni
prostorovy priibéh tokové i Roselandovy opacity), x = 0,010 m? kg™".

Dva teoreticky odvozené modely v této kapitole se lisi poc¢atecni energii,

tj. mnoZstvim syntetizovaného 5°Ni (a z toho vyplyvajicich dalsich parametri,
jako vy, T, atd.). Energetictéjsi model A predpoklada MY, = Mg, méné
energeticky model B predpoklada My, = 0,5 M.
Casové zavisla veli¢ina x(t) v rovnici (5.17) mé vyznam hv/kgTe(t). Jed-
notlivé veli¢iny jsou poc¢itany numericky pomoci podobnych zdrojovych sou-
bort, jaky je uveden (¢. 8) v kapitole A.1 v piiloze A s prislusné zvolenymi
hodnotami M.

Dale zde uvadim grafy nékterych veli¢in (pokud byly poc¢itany) soubézné
pro oba teoretické modely A i B (¢as t = 0 je pocitan vzdy od okamziku
exploze):

1e-05

1e-07

le-09

log p (kg/m?)

le-11

le-13 ! ! !
0 20 40 60
t (dny)

Obrazek 5.4: Graf zavislosti log p na ¢ase pro model A. Rovnomérna hustota
(homologicka expanze) p = 3M/4mR(t)?, kde R(t) = R(0) + v,(t) s tim, ze
R(0) je zanedban, v,(t) = v, je pocitana podle vztahu (5.10).

V nasledujicich grafech budou uvedeny zavislosti veli¢in R, Ty, logL na case
pro oba modely A, B, tyto byly modelovany numericky na zakladé vztahu,
uvedenych v teoretickém odvozeni. Veli¢iny jsou pocitany pouze pro ra-
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nou fazi, pozdéji se zac¢inaji projevovat odchylky od aproximace absolutné
Cernym télesem (napf. efektivni teplota po zhruba ¢t = 60 dni u modelu A
zac¢ind mit tendenci opét stoupat, coz souvisi se zmensovanim efektivniho
poloméru v této dobé).

8et+13 \ 8e+13 \
model A model B

6e+13 | o 6e+13 | 1
2 E -
= et | > 1 T detl3f P ]
& . & -

2e+13 b 8 2e+13 F 1

0 I I O I I
0 20 40 60 0 20 40 60
t (dny) t (dny)

Obrazek 5.5: Graf zavislosti R na case pro modely A ,B. Carkovana céara
znaci celkovy polomér rozpinajici se obalky, plna cara ,efektivni polomér.

model A model B

15000 - 15000

10000 - 10 000

Ter (K)
Ter (K)

5000 - 5000

t (dny) t (dny)

Obréazek 5.6: Graf zavislosti Tt na ¢ase pro modely A B. Je zifejmé, Ze pribéh
efektivni teploty je u modelu A v celém priubéhu o néco vyssi, teplota po
Case t &~ 50— 60 dni ale prestava detailné odpovidat skuteénosti (vysvétlujici
popis na str. 74.)
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Obrazek 5.7: Graf zéavislosti log L na ¢ase pro modely A, B, vytvoreny nu-
merickou integraci rovnice (5.4).

V nasledujicich dvou grafech jsou vykresleny zévislosti ¢ magnitud, defino-
vanych v této kapitole, v uvedenych fotometrickych barvach na ¢ase (rovnice
(5.17)). Pojem hvézdnd velikost bude dale ¢asto nahrazovan magnitudou.

5+ model A

¢ mag

40
t (dny)

Obrazek 5.8: Graf zavislosti ¢ magnitud na case pro model A v uvedenych
fotometrickych barvach. Jednotlivé krivky dosahuji maxima v raznych
casech, potom vykazuji ruzné strmy pokles. Kratkovinnéjsi fotometrické
barvy dosahuji maxima diive, klesaji rychleji, to je disledek klesajici teploty
fotostéry.
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¢ mag

20
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Obrazek 5.9: Graf zavislosti ¢ magnitud na case pro model B v uve-
denych fotometrickych barvach, maxima nastévaji pozdé&ji, nez u modelu A
(vysvétlujici text — viz str. 74.)

Prabéh barevnych kiivek v Johnsonové fotometrickém systému je oproti
prubéham kiivek ¢ magnitud (odpovidajicich AB magnitudam), posunut
o rozdily (po¢itdno v magnitudach) A; = —2,5log (f,./f.), kde f,, jsou
zérivé toky na jednotku frekvence, odpovidajici stfednim frekvencim (vl-
novym délkam) jednotlivych barevnych filtri Johnsonova fotometrického
systéemu, f,, = 3,69 - 1072 Wm 2Hz!. Opaény postup, tj. korekci po-
zorovanych svételnych kiivek, resp. namérenych hvézdnych velikosti konkrét-
nich supernov v jednotlivych barvach v riznych ¢asech na AB magnitudy
(nulovy bod) bude nutné pouzit pii nésledné konstrukei bolometrickych
(resp. UBVRI) svételnych kiivek (viz kapitola 5.4).

Hodnoty téchto korekénich rozdili lze spocitat, jsou téz uvadény (s urcity-
mi odchylkami) v literatufe, napi. v [4] [17]. Zde jsem pouzil udaje z ¢asto
v soucasnosti citované préace [10], hodnoty uvedenych korekei jsou:

Ay =—0,692, Ap=0,139, Ay =0,044, Ar = —0,055, A;=—0,309
V nésledujicim obrazku 5.10 je jesté vytvoren graf pribéhu svételnych krivek
v jednotlivych fotometrickych barvach (pouze pro model A) Johnsonova fo-

tometrického systému, kde jsou kiivky z grafu 5.8 korigovany pravé o tyto
hodnoty.
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Obrazek 5.10: Graf svételnych kiivek v U, B, V, R, I fotometrickych barvach
Johnsonova systému v zavislosti na ¢ase pro model A.

V nésledujicich kapitolach se pokusim timto aproximativnim teoretickym
modelem prolozit skuteéné pozorované svételné kiivky dvou vybranych su-
pernov tohoto typu a nasledné pak provést odhad jejich zédkladnich charakte-
ristik.

5.4 Supernova SN 1998bu

Exploze této supernovy byla poprvé zaznamenana 9. kvétna 1998, soustav-
néjsi pozorovani, véetné porizeni spekter, potom probihalo od 13. kvétna
1998. Jeji souradnice na obloze jsou: rektascenze 10" 46™ 42, 35%, deklinace
+11°50" 07,5” (J2000) [34] [43], jeji materskou galaxii je M96 (NGC 3368)
v souhvézdi Lva. Z pochopitelnych divodu jsem v ramci této prace nemohl
provadét vlastni pozorovani (ani jiné aktualni supernovy), jeji fotometricka
data jsou jsou prevzata z [34] — viz obrazek 5.11 a tabulka A.1, kapitola
A.2 v priloze A. Protoze se tedy nejedna o pozorovatelsky zamérenou praci,
nepiipojuji dalsi jeji dokumentaci (napf. snimky, orienta¢ni mapky okoli,
atd.). Cilem této prace rovnéz neni detailni zpracovani fotometrickych udaji
véetné exaktniho provadeéni korekei (napf. na mezihvézdnou extinkei), ty
jsou provedeny podle obecnych vztaht, uvedenych napiiklad v [22]| [36].

81



Stanoveni velikosti barevnych excestu E(B—V), E(V—R), E(V —1I) je prove-
deno pomoci empirickych vztahti, odvozenych v 23] pravé pro supernovy
typu Ia. V této hojné citované praci jsou na zakladé podrobného statistického
studia vétsiho poctu (48 rizné vzdélenych) supernov tohoto typu stanoveny
nékteré tzv. skuteéné barevné indexy (jmenovité¢ B—V, V—R, R—1I1, B—1,
V — I) ve formé tabelovanych empirickych kiivek. Fitovanim pozorovnych
dat témito kiivkami (pomoci programu gnuplot [46]) lze odecist piislusné
barevné excesy (viz obréazek 5.12). Barevny exces E(U — B), ktery tato prace
netabeluje, byl stanoven podle obecného vztahu E(U—B)/E(B—-V) = 0,72
(viz [22], str. 360).
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Obrazek 5.11: Graf namérenych svételnych kiivek v U, B,V, R, I barvach
Johnsonova systému (viz tabulka A.1, kapitola A.2 v piiloze A).

Dalgim krokem byl odhad celkové extinkce A(V) v daném sméru. V ka-
talogu [43] jsou uvadény hodnoty mezihvézdné extinkce ve sméru piislusnych
galaxii, je ovSem zahrnuta pouze galaktickd extinkce, stanoveni (odhad)
celkové extinkce jsem proto provedl pomoci vztahti, uvedenych v [22], str.
358 — 359, s tim, ze byl zapo¢itan pouze vliv mezihvézdného prachu (jakoZzto
hlavn{ pFi¢iny mezihvézdné extinkce) u néjz lze pocitat A(\) ~ A~1. Takto
stanovené celkova extinkce ve fotometrické barvé V' (pro tuto supernovu)
vychazi A(V) = 0,847 mag.

Data, opravend o barevné excesy (zde viuéi naméfené svételné kiivce
v barvé V) a celkovou extinkci A(V') je v dalsim kroku nutné jesté normovat
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na nulovy bod (viz AB magnitudy, kapitola 5.3), tj. provést zpétnou korekei
o hodnoty Ay — Ay, uvedené v kapitole 5.3. Takto celkové upravena data
jsou znazornéna v grafu na obrazku 5.13, hodnoty jsou uvedené v tabulce
A.1, kapitola A.2 v priloze A.

1,5 T T T
E (B-V)=0.330
E(V-R)=0.207
1.0 - E(V-1)=0.560 q
> pozorované hodnoty
' e B-V
> 0.5 2
E e V-1
2 teoretické zavislosti
o 0.0+ (Nobili et al.) m
IS
3 - B-V
3
el
0.5 —— VI
carkované - fitovani
naméfenych hodnot
-1.0 I I I I I I I |

-10 0 10 20 30 40 50 60 70 80
pocet dnti po maximu v B filtru

Obrazek 5.12: Urceni velikosti barevnych excest pro SN 1998bu metodou
prevzatou z [23].
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Obrazek 5.13: Graf svételnych kiivek v barvach dle obrazku 5.11, korigo-
vanych o barevné excesy, celkovou extinkci v daném sméru a normované
na nulovy bod (viz tabulka A.1, kapitola A.2 v piiloze A).
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Poté, co byly kiivky v jednotlivych fotometrickych barvach takto normovany,
muzeme provést (v ramei omezenych moznosti, danych malym poétem ziska-
nych dat a také komplikovanéjsim pribéhem svételnych kiivek v barvach
vyssich vinovych délek) konstrukci bolometrické svételné kiivky. Nejedna
se pochopitelné o plnohodnotnou bolometrickou svételnou krivku, k jeji-
muz sestrojeni bychom potfebovali mnohem vice tidaji v mnohem vétsim
frekven¢énim rozsahu, nybrz pouze o tzv. ,pseudobolometrickou® (v lite-
rature Casto oznacovanou UBV RI svételnou kiivku, zde dokonce UBYV),
konstruovanou pouze na zékladé dat z vizualnich fotometrickych filtri.

2,5 Hodnoty hvézdnych velikosti  ve
filtrech U, B,V (hodnoty z filtra R,
1 jiz vykazuji viditelné ,netermalni“
prubéh, takze je v podstaté nelze pro
tento ucel pouzit) ve stejném Case,
prepocitané na relativni pomér inten-
zit (toki) v zavislosti na frekvenci
(takto normované AB magnitudy
také vychézi ze stfednich frekvenci

B (v,T) (libovolné jednotky)

0 et 14 Py E———y- jednotlivych  barevnych filtra -

v (Hz) viz kapitola 5.3) byly prokladany

Obrazek 5.14: Konstrukce  Planckovou® kiivkou (program gnu-
,bolometrické” svételné kiivky plot [46]). Normovany pomér obou

(priklad fitovani hodnot pro 61.
den SN 1998bu). Fialova plocha
znaci celkovy bolometricky zatrivy
tok, zluta plocha ekvivalentni
sitku zéarivého toku v Johnsonoveé
V filtru, stanovenou vypoctem

ploch, tj. jeho rozdil oproti minimal-
nimu poméru, rovnajicimu se zaroven
podilu standardnich konstant Fy, 7o
[22|, pTfevedeny Pogsonovou rovnici
na rozmér magnitudy, dava bolo-
metrickou korekci BC' (viz tabulka

podle [4] na 9,2 - 10 Hz. v kapitole A.2 v piiloze A).

Nésleduje graf (levy obrazek 5.15 — hodnoty jsou v legendé oznaceny jako SN
1998bu) takto zkonstruovanych ,bolometrickych* hvézdnych velikosti, pro-
lozeny teoretickou kiivkou s volnym parametrem pro hodnotu pocatecniho
mnozstvi *°Ni (MY;). Vzhledem k tomu, Ze ¢asové tdaje v [34] byly udany
volné, musela byt mirné upravena ¢asova osa. Casové udaje v predchozich
grafech byly vynaseny pouze ptiblizné, nyni bylo tfeba srovnat tvar kiivky,
zévisejici na parametru °°Ni s ¢asovou hodnotou maxima, zavisejici na para-
metru 7,,, ktery opét zavisi na *Ni (teoreticky popis — viz kapitola 5.3).
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Obrazek 5.15: Graf bolometrické” svételné kiivky (levy obrazek)
a celkového zarivého vykonu (pravy obrazek).
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Obrazek 5.16: Graf U, B, V, R, I magnitud, opravenych o barevné excesy
a celkovou extinkci v daném sméru, prolozeny teoretickymi kiivkami odpovi-

dajicich barev, odvozenych z modelu C.
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Na zakladé takto ziskané hodnoty My, lze modelovat teoretickou kiivku
celkového bolometrického zarivého vykonu Ly, (viz pravy obrézek 5.15),
z nf pak pomoci vztahu Mo = —2, 5log(Lye/Lo), kde Lo = 3,055 - 102 W,
odvodit kfivku absolutni bolometrické hvézdné velikosti M. Jejim poro-
vnanim s fitovanou kiivkou bolometrické hvézdné velikosti ziskame modul
vzdélenosti.

Fitovani bolometrickych magnitud teoretickou kiivkou, odvozenou z mo-
delu C, nelze provést pomoci programu gnuplot, ponévadz se v tomto pii-
padé nejedné o analyticky popsatelnou funkci. Pro minimalizaci odchylek
byl pouzit Marquard-Levenbergiiv algoritmus ve verzi balicku MINPACK
[44]. Takto ziskany rezidualni soucet ¢tvercit vSech odchylek ma hodnotu
sg = 0,021, stfedni kvadratickd odchylka o = 0,117. Pouziti téchto hodnot
pro standardni vypocet chyb ziskanych parametri je vSak v podstaté pouze
formalnim tkonem, ponévadz zde jednoznacné prevazuje velikost systema-
tickych odchylek, danych zjednodusujicimi metodami vypoctu mezihvézdné
extinkce, bolometrickych korekci a pfedevsim samotnou volbou aproxima-
tivnitho modelu supernovy jako ¢erného télesa.

Na zékladé teoretickych vztahti, odvozenych v kapitolach 4.2 — 4.7, 5.3
a modelu C muzeme odvodit nékteré dalsi parametry. Jejich vycet uvadi
nasledujici tabulka (to znamené ¢ ~ 0 dni, t59 znamena ¢t = 50 dni).

Tabulka 5.1: Parametry supernovy 1998bu, odvozené z modelu C

parametr | hodnota parametr hodnota

Mg, 0,72 £ 0,004) M v,/10*kms™" | 1,13 + 0,003

Esn 1,09 £ 0,006) - 10%J || Tie(to) (16 770 + 60,62) K
Lol max 2,104 0,011) - 1036 W || Tog(ts0) (4357 £ 14,03) K

19,59 4 0,007) mag || R(ts)/10%m | 4,86+ 0,015

(
(
(
Mbol, max (
(
(
(

My max 19,17 £0,022) mag || (m — M)po 30,183 £ 0,007
Tim 12,85 4 0,021) dne (m—M)p 30,151 £ 0,015
timax 13,84 £0,2) dne D (10,80 4 0, 15) Mpc

Na obrazku 5.16 je také uveden graf U, B,V, R, I magnitud, opravenych
o barevné excesy a celkovou extinkci v daném sméru, prolozeny teoretickymi
krivkami odpovidajicich barev, odvozenych z modelu C. Hodnoty konstant
ze vztahu (5.17) v tomto pfipadé budou: CU =~ 6,358, CB = 6,109,
CV = 5,870, CR =~ 5,625, CI ~ 5,369. Jednotlivé barevné kiivky nejsou
fitovany, je pouze srovnidna hodnota maxima ve fotometrické barvé B, diky
tomu vychazi mirné odlisny modul vzdalenosti (m — M)p = 30, 151.
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5.5 Supernova SN 2002er

Fotometricka data k této supernové jsou prevzata z [27| — viz obrazek 5.17
a tabulka A.2, kapitola A.2 v priloze A. Postup pri korekci téchto dat
o barevné excesy, mezihvézdnou extinkci, jejich normovani na nulovy bod
a prokladani teoretickym modelem je obdobny jako u supernovy SN 1998bu,
takze v této kapitole popisi jiz jen odlisnosti oproti pfedchozimu.

Poloha této supernovy na obloze je dédna nésledujicimi sourfadnicemi:
rektascenze 16" 36™ 54, 3%, deklinace +7°59" 44,8” (J2000), jeji matetskou
galaxii je galaxie UGC 10743 v jizni ¢asti souhvézdi Herkula (ktera neni
souc¢ésti znamé galaktické kupy Abell). Tato supernova explodovala koncem
srpna 2002, maxima dosahla 6. zarf 2002 [27] [43].
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Obrazek 5.17: Graf naméfenych svételnych kiivek v U, B,V, R, I fotome-
trickych barvach Johnsonova systému (viz tabulka A.2, kapitola A.2
v priloze A).

Nésledujici grafy zobrazuji tytéz veli¢iny jako v pripadé predchozi supernovy
SN 1998bu. V grafu na obrazku 5.18 jsou stanoveny velikosti barevnych
excesu E(B—-V), E(V —R), E(V —1I) pomoci stejnych empirickych vztah,
odvozenych v [23].

Celkova extinkce A(V') ve fotometrické barvé V' v daném sméru byla
odhadnuta stejné jako v kapitole 5.4 opét pomoci vztahii, uvedenych v [22],
str. 358 — 359, pro tuto supernovu vychazi A(V) = 0,93 mag.
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Celkové upravena (i normovana) data zobrazuje graf na obrazku 5.19, hod-
noty jsou uvedené v tabulce A.2; kapitola A.2 v p¥iloze A.
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Obrazek 5.18: Urceni velikosti barevnych excesti pro SN 2002er metodou
prevzatou z [23].
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Obrazek 5.19: Graf svételnych kiivek v barvach dle obrazku 5.17, korigo-
vanych o barevné excesy, celkovou extinkci v daném sméru a normované
na nulovy bod (viz tabulka A.2, kapitola A.2 v piiloze A).
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Konstrukce vsech bolometrickych veli¢in probéhla rovnéz zcela obdobné,
jako v kapitole 5.4, jedinym rozdilem bylo vyTazeni hodnot kiivky V' z oblasti
ramene (kiivka V' v ptripadé SN 1998bu rameno v podstaté nevytvaii).
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Obrazek 5.20: Graf ,bolometrické* svételné krivky a celkového zéarivého
vykonu.

U,B, V,R,I mag

0 10 20 30 40 50 60 70
t (dny)

Obrazek 5.21: Graf U, B, V, R, I magnitud, opravenych o barevné excesy
a celkovou extinkci v daném sméru, prolozeny teoretickymi kfivkami odpovi-
dajicich barev, odvozenych z modelu D.
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Fitovanim bolometrickych magnitud teoretickou kiivkou (stejny algoritmus
jako v kapitole 5.4, v tomto ptipadé sy = 0,015, 0 = 0,21) ziskdime hodnotu
My, z ni opét miizeme modelovat teoretickou kiivku celkového bolometric-
kého zarivého vykonu Ly, (viz pravy obréazek 5.20), z ni pak pomoci vztahu
Mo = —2,510g(Lyo/Lo) odvodit kiivku absolutni bolometrické hvézdné
velikosti My, a odedist modul vzdalenosti.

Nekteré parametry supernovy SN 2002er, odvozené pomoci vztaht, uve-
denych v kapitolach 4.2 — 4.7, 5.3 a pomoci modelu D, jsou uvedeny v nasle-
dujici tabulce (ty znamena t ~ 0 dni, t59 znamena ¢t = 50 dni).

Tabulka 5.2: Parametry supernovy 2002er, odvozené z modelu D

tmax

parametr | hodnota parametr hodnota
MY, (0,68 & 0,008) M, v,/10%kms™! | 1,09 £ 0, 005
Esn (1,03 £0,012) - 1044 Tee(to) (16652 4 258, 6) K
Lol max | (1,97 £0,021) - 103 W || To¢(t50) (4347 £62,4) K
Mol max | (—19,52 4 0,008) mag || R(ts0)/10%m | 4,72 40,021
My max | (=19,11 £0,104) mag || (m — M)y | 32,86 40,008
Tm (13,03 +0 026) dne (m— M)p 32,89 4+ 0,088
(

14,02 £ 0,6) dne D (37,59 =+ 1,82) Mpc

Na obrazku 5.21 je uveden graf U, B, V, R, I magnitud, opravenych o barevné
excesy a celkovou extinkci v daném sméru, prolozeny teoretickymi kiivkami
odpovidajicich barev, odvozenych z modelu D. Hodnoty konstant ze vztahu
(5.17) v tomto piipadé budou: DU = 6,420, DB =~ 6,171, DV =~ 5,932,
DR~ 5,687, DI ~5,431.

Na rozdil od predchoziho piipadu supernovy SN 1998bu, kdy sklon teo-
retické kiivky ve fotometrické barvé B zhruba odpovidal sklonu kfivky namé-
fené, takze vzajemny posun byl odecten po srovnani jejich maxim, jsou
v tomto pripadé sklony ponékud odlisné (divodem muze byt vy3si mezi-
hvézdna extinkce, pravdépodobnéjsi je ale vySsi mira nepifesnosti pfi kon-
strukci bolometrické svételné kiivky, poznamenené v tomto piipadé malym
poctem pouzitelnych dat, viceméné jen v okoli maxima).

Srovnani je tedy provedeno fitovanim teoretické kiivky B (Marquard—
Levenbergtv algoritmus [44]), ostatni barevné kiivky jsou posunuty soubéz-
né s touto kiivkou. Takto odecteny modul vzdalenosti opét vychazi ponékud

odlisny, (m — M)p = 32,89.
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5.6 Diskuse vysledkii

Popis teoretickych vychodisek a systematické odvozeni celé fady fyzikal-
nich vztahii, provedené v kapitolach 2.1 — 4.8 prevazné na zakladé [1], [2],
[26], s vlastnim numerickym vypoc¢tem hodnot nékterych veli¢in (viz grafy
na obréazcich 4.2, 4.3, 4.4) vedlo nakonec (kromé jinych zajimavych dil¢ich
vysledki) k vyjadfeni vzorcu, které analyticky (nikoliv pouze empiricky
na zakladeé statistického vyhodnoceni velkého poctu svételnych kiivek) popi-
suji svételné krivky supernov jak v aproximaci ,,malych®“ po¢atecnich polomé-
ru, odpovidajici supernovam typu la (viz vztah (4.67) ve smyslu (4.97)), tak
ylibovolnych® poc¢ateénich polomért, odpovidajici ostatnim typim supernov
s gravitaéné kolabujici zarodeénou hvézdou, typicky supernovam typu II (viz
vztah (4.67) ve smyslu (4.102)).

Numericky vypocet ¢asového pribéhu bolometrickych svételnych kiivek
(resp. priubéhu kiivek relativni hodnoty celkového zafivého vykonu), ktery
jsem provedl na zakladé téchto obecnych vztahti, prozatim s jednotkovou
velikosti vSech konstant, stojicich pred funkci ¢asové zavislosti ¢(t) je zna-
zornén v grafu na obrazku 4.5. Je vidét, ze pribéh téchto kiivek pro ,,malé*
i ,libovolné* pocéateéni poloméry se lisi pouze ve fazi vzestupu a v okoli ma-
xima, velmi brzy po prichodu maximem jsou obé kiivky prakticky shodné
(viz kapitola 4.8). Rovnéz tvar a velikost relativniho poklesu téchto kiivek
dobte odpovida pozorovanym skutec¢nostem.

V kapitolach 5.2, 5.3 jsem s vyuzitim teoretickych zakladi, uvedenych
v predchozich kapitolach této prace a ve [2] zkonstruoval sice pomérné idea~
lizovany, nicméné pro ranou fazi svételné kiivky priléhavy a z hlediska zasad-
nich fyzikalnich principi ilustrativni model, aproximujici zareni tohoto typu
supernov jako zafeni absolutné ¢erného télesa. Na rozpinajicim se ,,povrchu®
supernovy je tedy definovana ,efektivni teplota“, vzdalenost od stfedu ex-
panze, kde se tato teplota nachézi, je oznacena jako ,efektivni polomér*. Na
zékladé vztahi (vychézejicich z Planckova vyzarovaciho zakona), odvozenych
v kapitole 5.3, jsem pomoci numerického vypoctu, jehoz principy jsou uve-
deny v prilozenych zdrojovych souborech ¢. 7, ¢. 8 v kapitole A.1 v ptiloze
A vytvoril dva teoretické modely (oznacené A,B) pro dvé rizné hodnoty
pocateéniho mnoZstvi syntetizovaného °°Ni, tedy pro dvé riizné velikosti
energie exploze (popis — viz kapitola 5.3). Pomoci téchto modelu lze zkon-
struovat nejen bolometrické hodnoty, nybrz i pribéhy svételnych kiivek pro
rizné vinové délky, tedy pro rizné fotometrické barvy (viz grafy na obrazcich

5.7 - 5.10).
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Takto vytvoreny teoreticky model jsem se posléze pokusil porovnat se skutec-
né naméfenymi svételnymi kiivkami supernov tohoto typu, zvolil jsem dva
objekty s relativné dostateénym a dostupnym mnozstvim fotometrickych
dat — SN 1998bu (zdroj [34]) a SN 2002er (zdroj [27]). Z téchto dat (viz
tabulky v kapitole A.2 v priloze A) jsem po zkorigovani barevnych excesi
a celkové mezihvézdné extinkce v daném sméru zkonstruoval ,,bolometrické*
svételné kiivky obou objekti (pro jejich relativni blizkost jsem neprovadél
korekci na kosmologicky rudy posuv), zptsob této konstrukce i uvedenych
korekci je popsan v kapitole 5.4.

Takto vytvorena ,bolometrickd” svételnd kiivka byla prolozena teore-
tickou bolometrickou svételnou kiivkou s volnym parametrem MY, na za-
kladé uréené hodnoty My, lze potom modelovat kiivku celkového zafivého
vykonu Ly, z ni pomoci Pogsonovy rovnice odvodit kiivku absolutni bolo-
metrické hvézdné velikosti M, a ode¢ist modul vzdélenosti. Zaroven lze
modelovat svételné kiivky v jednotlivych fotometrickych barvach (standard-
né v barvach U, B,V, R, I Johnsonova fotometrického systému), potom je
mozné napiiklad znovu odecist modul vzdalenosti prolozenim svételné kiivky
ve fotometrické barvé B. Cely postup i s hodnotami piislusnych vysledki
je popsan v kapitolach 5.4, 5.5.

Nejpodstatnéjsim ziskanym parametrem (z hlediska uvedenych fyzikal-
nich principtt) je pravé hodnota My, s ni v podstaté viechny ostatni parame-
try souviseji. Ta byla v této praci stanovena na MY, = 0,72 M, u SN
1998bu a My, = 0,68 M; u SN 2002er. Tato podobnost miize byt zpi-
sobena nahodnym vybérem objekti, stejné tak jako moznou vétsi systema-
tickou chybou u SN 2002er, zptsobenou malym poc¢tem vyslednych dat,
vhodnych pro konstrukei bolometrické svételné kiivky (viz graf na obrazku
5.20). (Pavodné jsem takto zpracovaval i objekt SN 1996X, ktery vykazoval
hodnotu MY; = 0,9 Mg, z divodu v podstaté identické metody a velkého
rozsahu préce jsem ji nakonec neuvedl).

Vyznamnou veli¢inou je maximum svételné kiivky ve vizualnim oboru
My max (viz kapitola 5.1), pro SN 1998bu zde vychazi: My, oy = —19, 17 mag,
v [34] se uvadi My, max = —19,63 mag, v [16] se uvadi My, max = —19, 42 mag.
V piipadé SN 2002er vychazi v této praci: My max = —19, 11 mag, zdroj [27]
tuto veli¢inu neuvadi, misto toho jsou zde uvedeny: MY, = 0,7 — 0,75 M,
Lbolmax = 1,58 - 108 ergs™ (1,58 - 10%¢ W). Moduly vzdélenosti vychazi
v této praci pro SN 1998bu: (m — M) = 30, 151 — 30, 183, [43] pro materskou
galaxii NGC 3368 uvadi stfedni hodnotu 30, 16. Pro SN 2002er zde vychézi:
(m— M) = 32,86 — 32,89, [43] pro galaxii UGC 10743 uvadi hodnotu 32, 97.
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Kromé jiz vicekrat zminéné systematické chyby, vyplyvajici z pouzité teore-
tické aproximace je dalsim vyznamnym zdrojem této chyby rovnéz metoda
konstrukce ,,bolometrické“ svételné kiivky z dat, prevzatych z [34] [27] (jeji
popis — viz obréazek 5.14 a text na strané 84). Pro docileni vyssi presnosti
bychom museli zahrnout vétsi skalu fotometrickych barev, veskeré zafeni,
které pochéazi z radioaktivniho rozpadu syntetizovanych izotopt, pokryva
nejen optické, ale i ultrafialové a infracervené vlnové délky (tato oblast byva
v literatufe nazyvéna wvoir bolometricky tok, tomu odpovida tzv. uwvoir
svételna kiivka). Na druhou stranu — az 80% bolometrického zafivého vykonu
typické supernovy typu Ia byva emitovano v rozpéti vlnovych délek od 300
do 1000 nm 9], takZe i tzv. UBVRI integrovany zaiivy tok (UBVRI svételna
kiivka) muze davat pomérné relevantni vysledek. Nicméné i k vytvoreni plno-
hodnotnych UBVRI svételnych kiivek by byla zapotiebi rozsahlejsi a sou-
vislej$i databaze (viz tabulky v kapitole A.2 v piiloze A).

Dalsi systematické zjednodusSeni ovsem souvisi s existenci sekundarniho
maxima, resp. tzv. ramen svételnych kfivek v dlouhovIinnéjsich fotometric-
kych barvach (viz str. 66), které zde nebyly do konstrukce bolometrické
krivky zahrnuty. V pfipadé SN 1998bu bylo toto rameno v barvé V témér
neznatelné, kfivka byla tedy konstruovana v celém rozsahu az do zhruba 70.
dne. Navic bylo v tomto pripadé i v pozdéjsim obdobi k dispozici dostatecné
mnozstvi souvislych dat. V pripadé SN 2002er (i kdyZz celkové mnozstvi
dat bylo vyssi) se negativné projevil jednak vétsi pocet chybéjicich dat
v barvé U, zaroven také vykyt pomérné vyraznych ramen v barvach V, R, I.
V tomto pripadé byly fitovany pouze hodnoty v oblasti pobliz maxima
svételné kiivky (viz grafy na obrazku 5.20). Zahrnuti druhého maxima a ra-
men svételnych kiivek do celkového vypoctu je principialné samoziejmeé
mozné a pii komplexnim vyzkumu tohoto typu supernov se provadi (viz
napf. [9]), pro vyhodnoceni téchto vlivi je ovSem tieba pomérné detailni
a komplikovany teoreticky popis chovani atmosféry (rychlejsi zmény optické
hloubky v téchto vlnovych délkéach), souvisejici nejspis s ¢astecnou rekombi-
naci a pravdépodobné i s ur¢itymi zménami struktury a rychlosti rozpinajici
se obalky v tomto obdobi [9].

S tim souvisi dalsi vyznamna systematicka nejistota, spojend piede-
v8im s volbou hodnoty opacity (viz str. 77), exaktni modelovani casové
i prostorové proménné opacity, respektive presné modelovani rozpinajicich
se atmosfér supernov jako celku pfedstavuje, ve spojeni s mnoha dal$imi
slozitymi jevy které se zde vyskytuji, pfirozenou a nezbytnou cestu, vedouci
k hlubsimu pochopeni této problematiky.
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Kapitola 6
Zavér

7 vyse uvedeného je vidét, ze hodnoty, ziskané pomoci modelu, ktery byl
v této praci odvozen, jsou pouze priblizné, jiz z pouzité metody je zfejmé,
ze musi byt zatiZena systematickou chybou, vyplyvajici jednak z aproximace
realné atmosféry rozpinajici se supernovy pomoci absolutné ¢erného télesa,
jednak z dalsi aproximace sférické atmosféry s malou optickou hloubkou
zjednodusenym modelem, vychézejim z Eddingtonovy aproximace, urcéené
pro planparalelni atmosféry. Je ale téz vidét, Ze odchylka hodnot, spoci-
tanych v této praci od hodnot, uvadénych v literatufe neni (v intervalu
prvnich zhruba Sedeséati dni) fadova, navic hodnoty, odvozené v riuznych
zdrojich se casto mezi sebou nerozchazeji o mnoho méné.

Na druhou stranu je tento model zalozeny na doposud jediné skutecné
ucelené a konzistetntni teoretické konstrukeci (v této praci ji neni mozné
interpretovat vycerpavajicim zptsobem), popisujici jevy spojené se super-
novami analytickym zptsobem a poskytujici tak (jakkoli nedokonaly a za-
tizeny mnoha zjednodusujicimi pfedpoklady) komplexni pohled na fyzikalni
podstatu tohoto jevu.

Dalsi prohloubeni a zpiesnéni nasich znalosti této problematiky nicméné
vede jednak pfes mnohem jemnéjsi a zna¢né komplikované modely prenosu
zéfeni (nejen optického) ve velmi fidkych sférickych (nebo dokonce asyme-
trickych) atmosférach, pohybujicich se navic velkymi rychlostmi, jednak pres
dokonalejsi a propracovanéjsi modely jevii, probihajicich v ,nitru“ supernov,
tedy termonuklearnich reakci, radioaktivnich rozpadovych fad v pripadé su-
pernov typu la (k tomu i chovani latky pfi extrémnich hustotach v pripadé
gravitacné kolabujicich jader hmotnych hvézd — ostatni typy). To vSak jiz
presahuje prostor této diplomové préce.
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Priloha A

Zdrojové soubory a data

A.1 Zdrojové soubory pro numerické vypocty
rovnic

(1) Vypocet Emdenovy rovnice pron =0, 1, 1.5, 2, 3,4, 5

Tvar E-L rovnice: 3" + %g/ + 9" = 0. Zde je uveden zdrojovy soubor pouze
pro n = 0, pro ostatni hodnoty n bude vypocet obdobny. Metoda strelby
[37]. (V8echny nésledujici soubory jsou napsany v jazyce Fortran 95).

PROGRAM emden
IMPLICIT NONE
REAL(selected_real_kind(15)) :: x,y,dydx,n,dx,x2
x=0.0
y=1.0
dydx=0.0
dx=0.001
n=0.0

DO
x=x+dx
y=y+dydx*dx
dydx=dydx- (2*dydx/x+y**n) *dx
x2=x**2*dydx
IF(x>15.0) EXIT
WRITE (*,*) x,y,dydx,x2
END DO

END PROGRAM emden
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(2) Vypocet funkce prostorového pribéhu teploty ¥(x)

Vypocet diferencialni rovnice

10, 00
-2 ~1,723Dz) 2~ | =
ol x”exp(—1,723Dx) 5

—a?

pro D=-3,-2,-1,0,1,2,3 (viz kapitola 4.4, rovnice (4.57)). Zde je uveden zdro-
jovy soubor pouze pro D = -3, pro ostatni hodnoty D bude vypocet obdobny.
Metoda stfelby [37]. Vlastni hodnoty a? pro jednotlivda D uréeny grafickou
iteraci v prubéhu numerického integrovani. Graf feSeni — viz obrazek 4.3.

PROGRAM Psi
IMPLICIT NONE
REAL(selected_real_kind(15)) :: x,y,dydx,dx,a2,D
x=0.0
y=1.0
dydx=0.0
dx=0.0001
a2=189.72
D=-3.0

DO
x=x+dx
y=y+dydx*dx
dydx=dydx- ((2/x-1.723*D) *dydx+exp (1.723*D*x) *a2*y) *dx
IF(y<0.0) EXIT
WRITE (*,*) x,y,dydx
END DO

END PROGRAM Psi

(3) Vypocet hodnoty (druhého) momentu prostorového rozlozeni
tepelné energie ve fotonovém plynu I,

Urcity integral funkce y = W(z)z? v intervalu (0,1) pro rtizné hodnoty D.
Zde je opét uveden zdrojovy soubor pouze pro D = -3, pro ostatni D bude
vypocet obdobny. Lichobéznikova metoda [13] [37]. Graf feSeni pro jednotlivé
hodnoty D — viz obrazek 4.4. Hodnoty momentu I, vypocitané integraci
jsou uvedené v tabulce 4.2.
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PROGRAM ITherm
IMPLICIT NONE
REAL(selected_real_kind(15)) :: a,b,x,dx,dydx,xn,y,a2,i,il,in,f,f1,fn
REAL (selected_real_kind(15)) :: D,Sum
a=0.0
b=1.0
dx=0.00001
x=a+dx
y=1.0
fl=x**2xy
il=dx*f1/2.0

x=a+dx
y=1.0
dydx=0.0
D=-3.0
a2=189.72

Sum=0.0

DO
x=x+dx
y=y+dydx*dx
dydx=dydx- ((2/x-1.723%D) *dydx+exp (1.723*D*x) *a2*y) *dx
f=(x*x2) xy
i=dx*f
IF (y<(-2*dydx*dx)) EXIT
Sum = Sum + i
WRITE (¥,*) x,y,f
END DO

xn=b-dx

y=y

dydx=dydx
y=y+dydx*dx
fn=xn**2xy
in=dx*fn/2.0
Sum=Sum+il+in

WRITE(*,*)"Ip;, D=-3:"

WRITE(C*,*) Sum
END PROGRAM ITherm
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(4) Vypocet hodnoty (¢tvrtého) momentu prostorového rozlozeni
kinetické energie [y

Urc¢ity integral funkce y = exp(1.723Dx) 2* v intervalu (0, 1) pro riizné hod-
noty D. Zde je uveden zdrojovy soubor pouze pro D = -3, pro ostatni D
bude vypocet obdobny. Lichobéznikova metoda [13] [37].

PROGRAM IKin
IMPLICIT NONE
REAL(selected_real_kind(15)) :: a,b,x,dx,xn,i,il,in,f,f1,fn,D,Sum
a=0.0
b=1.0
dx=0.00001
x=a+dx
D=-3.0
fl=exp(1.723*D*x) * (x**4)
il=dx*f1/2.0
x=a+dx
Sum=0.0

DO
x=x+dx
f=exp(1.723*D*x) * (x**4)
i=dxx*f
IF(x>(1.0-dx)) EXIT
Sum = Sum + i
WRITE (*,*) x,f

END DO

xn=b-dx
fn=exp(1.723*D*xn)* (xn**4)
in=dx*fn/2.0
Sum=Sum+il+in
WRITE(*,%)"[j, D=-3:"
WRITE(*,*) Sum

END PROGRAM IKin

(5) Vypocet hodnoty (druhého) momentu rozloZeni hmotnosti ve
fotonovém plynu I,;:
Urcity integral funkce y = exp(1.723Dz) 2% v intervalu (0, 1) pro rtzné hod-
noty D. Metoda vypoctu i zdrojovy soubor budou zcela analogické pied-
chozimu programu IKin.
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(6) Vypocet pribs&hu funkce ¢(t) pro libovolné (i malé) pocateéni
poloméry (vztah 4.102) (Lichobéznikova metoda [13] [37])

Numerickou integraci je tfeba rozdélit na urcity integral funkce
p 2
x x x x
Jlz @] (D)2
70 Tm Th Tx
0
v intervalu napiiklad (0, 100) a vypocet priubéhu kiivky

C exp (— %+ (%)QD [int]

které pro kazdou hodnotu z mezi sebou nasobime. Hodnoty vSech konstant,
zahrnutych v C' (prozatim) = 1. Graf feSeni — viz obrazek 4.5.

PROGRAM intab
IMPLICIT NONE
REAL (selected_real_kind(15)) :: a,b,h,N,t0,th,tx,tm,tm2,i,i1,in,x0,xn
REAL(selected_real_kind(15)) :: f1,f,fn,g,gl,gn,k,q,ql,qn,Sum
a=0.0
b=100.0
N=10000
h=(b-a)/N
t0=100.0
th=1.0
tx=100.0
tm2=tm**2
tm2=4E4
x0=a
xn=b

gl=exp (- ((x0)/ (t0)+(x0) **2/ (2%t0*th)))

f1=exp ((x0)/(£0)+(x0)**2/ (2*t0*th)) * (1+(x0) / (th) ) *
exp(-(x0)/(tx))

il=h*f1/2

ql=glx*f1

WRITE (*,*) x0,ql

x0=a

Sum=0.0
DO
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x0=x0+h
g=exp (- ((x0) / (t0)+(x0)**2/ (2+t0*th)))
f=exp((x0)/(£0)+(x0)**2/(2*xt0*th) ) * (1+(x0) / (th)) *
exp (-(x0)/(tx))
i=hxf
IF( x0 > (b-h) ) EXIT
Sum = Sum + i
g=g*Sum
WRITE(*,*) x0,q
END DO

x0=b

fn=exp ((x0) / (£t0) +(x0) **2/ (2*t0*th) ) * (1+(x0) / (th) ) *
exp (- (x0)/(tx))

in=h*fn/2.0

gn=exp (- ((x0)/ (t0)+(x0) **2/ (2*t0*th)))
Sum=Sum+il+in

qn=gn*Sum

WRITE(*,*) x0,qn

END PROGRAM intab

Zdrojovy soubor pro vypocet pribéhu funkce ¢(t) pro malé poc¢ateéni poloméry
bude obdobny, podle vztahu (4.97)

(7) Vypocet prubéhu funkce A(t) pro zvolenou hodnotu 7,,/27y = 1
(vztah (5.3)). Pro jiné hodnoty 7,,/27n; bude vypocet obdobny (Lichobéznikova
metoda [13] [37]).

Rozdéleni integréalu bude obdobné jako u predchoziho zdrojového souboru
pro vypocet funkce ¢(t)

PROGRAM lambdal
IMPLICIT NONE
REAL(selected_real_kind(15)) :: a,b,N,dx,tNi,ttNi,tm,tm2,epsO,MNi,x0
REAL(selected_real_kind(15)) :: x0,f,f1,fn,g,gl,gn,i,il,in,q,ql,qn,Sum
a=0.0
b=100.0
N=1000.0
dx = (b-a)/N
tNi=8.8021 Ipolodas radioaktivniho rozpadu °°Ni/1n2 (dny)
ttNi=2.0*tNi
tm=ttNi
tm2=tm**2.0 1tm2=tm**2=2%t0*th
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eps0=4.78*1E6 IVjkon radioaktivniho ohtevu SNi (J/kg/s)
MNi=2.0%1E30 Ipo¢atedni hmotnost nuklidu °Ni v obalce supernovy

x0=a

gl=exp(-(x0)**2.0/tm2)
f1=exp((x0)**2.0/tm2)*((x0)/(tm2/2.0) ) *exp (- (x0)/(tNi))
i1=dx*£1/2.0

ql=gixil

WRITE(*,*) x0/86400,q1

x0O=a+dx
Sum=i1
DO
x0=x0+dx
g=exp (- (x0) **2/tm2)
f=exp ((x0) **2/tm2) * ((2.0%*x0) / (tm2) ) *exp (- (x0) / (tNi))
i = dxx*f
IF( x0 > (b-dx)) EXIT
Sum = Sum + i
q=g*Sum
WRITE(*,*) x0/86400,q
END DO

x0=b

gn=exp (- (x0) **2/tm2)

fn=exp ((x0) **2/tm2) * ((2.0%x0) / (tm2) ) *exp (- (x0) / (tNi))
in=dx*fn/2.0

qn=gn*in

WRITE(*,*) x0/86400,qn

END PROGRAM lambdal

Dalsi zdrojové soubory pro vypocet jednotlivych modeli jsou velmi podobné,
takze uvedu jesté jeden soubor pro aplikaci modelu na supernovu napf.
SN 2002er, s hodnotami My;, 7,, na zakladé fitovani bolometrické svételné
krivky.
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(8) Zdrojovy soubor pro vypocéet teoretického modelu supernovy
Ia - proloZzenim pozorovanych dat teoretickymi kiivkami ziskime
odhad charakteristik tohoto typu supernov (v tomto piipadé se jedna
o supernovu 2002er, model je oznacen D, je uveden také piiklad vypoctu
Bmag se zahrnutim modulu vzdalenosti a piislusnych korekei). Rozdéleni
integralu bude obdobné jako u predchozich zdrojovych souborti pro vypocet
funkei ¢(t), A(t). Vzhledem ke slozitéjsimu cyklu s depozicni funkei ptjde
o obdélnikovou metodu [13] [37].

! MODEL D - vypoclet bolometrického zarivého vykonu
PROGRAM DBol

IMPLICIT NONE

REAL (selected_real_kind(15))
REAL (selected_real_kind(15))
REAL(selected_real_kind(15))
REAL(selected_real_kind(15))
REAL(selected_real_kind(15))

a=0.0
b=7776000.0
N=1000000.0
dx=(b-a)/N
c=2.998E8
Plank=6.626E-34
Bolk=1.381E-23
lamB=4.442E-7

nu=c/lamB
TX=Plank*nu/Bolk

MS=1.99E30
MBT=1.44+*MS
kappa=0.010
sigma=5.67E-8
eps0=4.78E6
MNi=0.68*MS
tC0=9822038.4
eps1=6.444E5

epsl=epsl/eps0
eps2=1.512E5

eps2=eps2/eps0

:: a,b,c,N,x0,dx,i,e,f,g,q,DB,tm,tm2,tNi
:: ttNi,tCo,eps0,epsl,eps2,SUM,kappa,Lambda
:: lamB,nu,rho,sigma,Bolk,Plank,MNi,MS,MBT
: TX,vp,R,Reff,Teff,Te,taug, taupo,Dg,Dpo
: Gg,Gpo,loglam,logTe,L,Bmag,bolmag

190 dni (s)

!rychlost svétla ve vakuu (m/s)

!Planckova konstanta (Js)

!Boltzmannova konstanta (J/K)

!'stfedni vlnova délka filtru B v Johnsonové foto-
metrickém systému

'prislusnad frekvence

'konstanta vyjadfujici h*nu/k (K) pro pfisluSnou
frekvenci nu

'hmotnost Slunce (kg)

'minimdlni hmotnost BT, prevySujici Mcy
lkonstantni opacita obalky (m?/kg)
IStefanova-Boltzmannova konstanta (W/m?/K*)
'hmotnostni vykon radioaktiv. ohfevu %°Ni (J/kg/s)
Ifitovana poatedni hmotnost nuklidu °°Ni (kg)
Ipologas radioaktivniho rozpadu °9Co/1n2 (s)
thmotnostni vykon radioaktivniho oh¥evu °%Co
zachytem elektronu (emise ~y-zateni) (J/kg/s)

thmotnostni vykon radioaktivniho ohtevu °°Co
rozpadem (3 (emise pozitronu) (J/kg/s)

vp=(2.53*(MNi/MBT) ) *#*0.5%(1E7) !rychlost rozpinani okraje obalky (m/s)

tNi=760501.44

Ipolodas radioaktivniho rozpadu °SNi/1n2 (s)
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ttNi=2.0*tNi

tm=(2*xkappa*MBT/ (13.8*c*vp))**0.5

tm2=tm**2.0 'tm2=tm**2=2*%t0*th

'epsO*MNi (Mpc)=4.78E6%0.68%1.99E30%1.05141E-45=6.800831E-9
DB=-2.5%(1ogl0(15.0/ (4*c*(4*atan(1.0))**5.0))+

+1og10(6.800831E-9)+1log10(lamB))-56.1 'DB=6.171
x0=a
SUM=0.0
DO
x0=x0+dx !'VypoCet depozilni funkce:

taug=55.3*(0.1/kappa) * (tm/ttNi)**2.0/ (vp*x10.0E-7*(0.1+x0/tNi) **2.0)

taupo=355.0*taug

Gg=taug/(taug+1.6)

Gpo=taupo/ (taupo+1.6)

Dg=Gg* (1.0+2.0%Gg*(1.0-Gg) *(1.0-0.75%Gg))

Dpo=Gpo* (1.0+2.0*Gpo*(1.0-Gpo)*(1.0-0.75*Gpo))
lvjpo&et funkce A(t):

g=exp (- (x0) **2/tm2)

f=exp ((x0)**2/tm2) * ((2.0%x0) / (tm2) ) * (Ggxexp (-x0/tNi)+

+Ggxepsl*xexp (-x0/tCo) +Gpo*eps2*exp (-x0/tCo))

e=exp (- (x0) **2/tm2)

i = dxx*f

SUM = SUM + i

q=g*SUM+e/ (epsO*MN1i)

L=epsO*MNix*qg+e !celkovy zarivy vykon
R=vp*x0 !celkovy polomér
rho=3.0*MBT/ (4% (4*atan(1l.0) *R**3)) thustota
lambda=1.0/ (rho*kappa) !stfedni volnd draha fotonu
Reff=R-(2.0/3.0)*lambda !"efektivni" polomér

Teff=(L/ (4% (4*atan(1.0))*sigma*(Reff)**2.0))**0.25 lefektivni teplota
IF( x0 > b) EXIT

loglam = -2.5%logl10(q)

logTe = -2.5%1ogl0((TX**4.0)/(Teff**4.0)/(exp(TX/Teff)-1.0))

Bmag = DB + logLam + logTe

Bmag = Bmag + 7.887 !modul vzdalenosti Bmag pro 1 Mpc
bolmag=-2.5*x1og10(L/3.05528E28) lvypolet Mpol

WRITE(*,*) x0/86400.0,L

'WRITE (*,*) x0/ttNi,rho

IWRITE (*,%*) x0/86400.0,Teff

'WRITE (*,%*) x0/ttNi,R,Reff

'WRITE (*,*) x0/86400.0,Bmag
END DO

END PROGRAM DBol
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A.2 Fotometrickd data SN 1998bu, SN 2002er

Tabulka A.1: Tabulka fotometrickych dat supernovy SN 1998bu

Data, prevzata z [34] (mag) Korekce barevnych excesti, posun o A(V)

den U B \4 R I U B \4 R I

11,11 12,000 12,434 12,183 11,862 11,696 10,583 11,257 11,336 11,222 11,409
12,08 11,940 12,353 12,092 11,807 11,662 10,523 11,176 11,245 11,167 11,408
13,07 | 11,047 12,209 12,024 11,774 11,667 | 10,530 11,122 11,177 11,134 11,380
14,10 | 11,016 12,241 11,960 11,747 11,667 | 10,499 11,064 11,113 11,107 11,380
15,07 | 11,008 12,218 11,926 11,735 11,689 | 10,491 11,041 11,079 11,095 11,402
15,12 | 11,913 12,207 11,921 11,729 11,686 | 10,496 11,030 11,074 11,089 11,399
17,00 | 11,973 12,202 11,880 11,701 11,718 | 10,556 11,020 11,037 11,061 11,435
18,05 | 12,034 12,232 11,903 11,716 11,747 | 10,621 11,055 11,056 11,076 11,460

21,14 | 99,999 99,999 99,999 99,999 11,815 X X X X 11,528
22,99 | 12,444 12,450 11,998 11,855 11,982 | 11,027 11,273 11,151 11,215 11,695
2398 | 12,542 99,999 12,075 11,959 12,087 | 11,125 X 11,232 11,323 11,800

27,97 | 12,950 12,872 12,323 12,279 12,349 | 11,533 11,695 11,476 11,639 12,062
20,02 | 13,066 12,972 12,390 12,346 12,380 | 11,649 11,795 11,543 11,706 12,093
31,98 | 13,509 13,316 12,570 12,432 12,341 | 12,092 12,139 11,723 11,792 12,054

34,98 | 99,999 99,999 12,711 12,453 12,286 X X 11,864 11,813 11,999
36,02 | 99,999 99,999 12,751 12,450 12,242 X X 11,904 11,810 11,955
39,00 | 99,999 99,999 12,919 12,487 12,181 X X 12,072 11,847 11,894
42,01 | 99,999 99,999 13,071 12,551 12,124 X X 12,224 11,911 11,837

46,99 | 15,212 14,825 13,426 12,861 12,298 | 13,795 13,648 12,579 12,221 12,011
48,00 | 15,292 14,869 13,505 12,938 12,374 | 13,875 13,692 12,658 12,298 12,087
51,04 | 15,355 15,010 13,679 13,153 12,562 | 13,938 13,833 12,832 12,513 12,275
51,97 | 15,473 15,069 13,725 13,208 12,696 | 14,056 13,892 12,878 12,568 12,409
61,00 | 15,673 15,201 14,041 13,608 13,214 | 14,256 14,114 13,194 12,968 12,927
61,02 | 15,645 15,315 14,0561 13,612 13,214 | 14,228 14,138 13,204 12,972 12,927
61,98 | 15,677 15,326 14,071 13,637 13,263 | 14,260 14,149 13,224 12,997 12,976
63,00 | 15,698 15,346 14,102 13,684 13,320 | 14,281 14,169 13,255 13,044 13,033
64,00 | 15,678 15,345 14,121 13,713 13,356 | 14,261 14,168 13,274 13,073 13,069
65,99 | 15,790 15,383 14,189 13,785 13,461 | 14,373 14,206 13,342 13,145 13,174
67,02 | 15,813 15,404 14,200 13,810 13,521 | 14,396 14,227 13,353 13,170 13,234
67,98 | 15,780 15,410 14,222 13,839 13,562 | 14,363 14,233 13,375 13,199 13,275
68,97 | 15,802 15,436 14,257 13,884 13,607 | 14,385 14,259 13,410 13,244 13,320
69,98 | 15,833 15,444 14,285 13,910 13,654 | 14,416 14,267 13,438 13,270 13,367
70,97 | 15,828 15,467 14,321 13,953 13,700 | 14,411 14,290 13,474 13,313 13,413
71,97 | 15,864 15,486 14,349 13,984 13,762 | 14,447 14,309 13,502 13,344 13,475

Normovani na nulovy bod (AB mag) Bolometrické hodnoty
den U B |4 R I —BC bol. mag Ly, (W)
11,11 | 11,275 11,127 11,286 11,277 11,718 | 0,500 10,786 1,841E36
12,08 | 11,215 11,046 11,195 11,222 11,717 | 0,460 10,735 1,930E36
13,07 | 11,222 10,992 11,127 11,189 11,689 | 0,410 10,717 1,962E36
14,10 11,191 10,934 11,063 11,162 11,689 0,360 10,703 1,987E36
15,07 11,183 10,911 11,029 11,150 11,711 0,320 10,709 1,977E36
15,12 11,188 10,900 11,024 11,144 11,708 0,320 10,704 1,986E36
17,00 11,248 10,899 10,987 11,116 11,744 0,240 10,747 1,909E36
18,05 11,313 10,925 11,006 11,131 11,769 0,200 10,806 1,808E36
21,14 X X X X 11,837 X X X
22,99 11,719 11,143 11,101 11,270 12,004 0,052 11,049 1,445E36
23,98 11,817 X 11,182 11,378 12,109 X X X
27,97 12,225 11,565 11,426 11,694 12,371 0,028 11,398 1,048E36

29,02 12,341 11,665 11,493 11,761 12,402 0,030 11,463 9,869E35
31,98 12,784 12,009 11,673 11,847 12,363 0,056 11,617 8,565E35

34,98 X X 11,814 11,868 12,308 X X X

36,02 X X 11,854 11,865 12,264 X X X

39,00 X X 12,022 11,902 12,203 X X X

42,01 X X 12,174 11,966 12,146 X X X

46,99 | 14,487 13,518 12,529 12,276 12,320 | 0,200 12,329 4,445E35
48,00 | 14,567 13,562 12,608 12,353 12,396 | 0,240 12,368 4,288E35
51,04 | 14,630 13,703 12,782 12,568 12,584 | 0,280 12,502 3,791E35
51,97 | 14,748 13,762 12,828 12,623 12,718 | 0,320 12,508 3,770E35
61,00 | 14,948 13,984 13,144 13,023 13,236 | 0,370 12,774 2,951E35
61,02 | 14,920 14,008 13,154 13,027 13,236 | 0,370 12,784 2,924E35
61,98 | 14,952 14,019 13,174 13,052 13,285 | 0,380 12,794 2,897E35
63,00 | 14,973 14,039 13,205 13,099 13,342 | 0,386 12,819 2,831E35
64,00 | 14,953 14,038 13,224 13,128 13,378 | 0,390 12,834 2,792E35
65,99 | 15,065 14,076 13,292 13,200 13,483 | 0,415 12,877 2,684E35
67,02 | 15,088 14,097 13,303 13,225 13,543 | 0,425 12,878 2,681E35

67,98 15,055 14,103 13,325 13,254 13,584 0,395 12,930 2,556E35
68,97 15,077 14,129 13,360 13,299 13,629 0,428 12,932 2,551E35
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Tabulka A.2: Tabulka fotometrickych dat supernovy SN 2002er

Data, pfevzata z [27] (mag) Korekce barevnych excesti, posun o A(V)
den U B |4 R I U B |4 R I
00,20 99,99 99,99 99,99 17,50 99,99 X X X 16,70 X
01,20 99,99 99,99 99,99 16,90 99,99 X X X 16,10 X
07,80 | 99,99 15,48 15,26 15,00 14,95 X 14,19 14,33 14,20 14,36
07,80 | 99,99 99,99 99,99 14,96 14,94 X X X 14,16 14,35

07,90 | 15,15 15,48 15,25 14,96 14,91 | 13,60 14,90 14,32 14,16 14,32
08,90 | 15,02 15,30 15,11 14,82 14,76 | 13,47 14,01 14,18 14,02 14,17

09,00 | 99,99 15,36 15,08 14,80 14,74 X 14,07 14,15 14,00 14,15
09,90 | 14,98 15,15 14,96 14,66 14,63 | 13,43 13,86 14,03 13,86 14,04
10,90 | 14,83 15,10 14,85 14,58 99,99 | 13,28 13,81 13,92 13,78 X

11,90 | 14,82 14,99 14,83 14,56 14,51 | 13,27 13,70 13,90 13,76 13,92
12,90 | 14,73 14,92 14,75 14,49 14,48 | 13,18 13,63 13,82 13,69 13,89

13,80 | 99,99 99,99 99,99 14,45 14,48 X X X 13,65 13,89
13,90 | 14,74 14,90 14,70 14,47 14,45 | 13,19 13,61 13,77 13,67 13,86
14,80 | 99,99 99,99 99,99 14,46 99,99 X X X 13,66 X

14,90 | 14,72 14,87 14,65 14,45 14,47 | 13,17 13,58 13,72 13,65 13,88
15,90 | 14,74 14,91 14,63 14,43 14,46 | 13,19 13,62 13,70 13,63 13,87
16,90 | 14,79 14,91 14,64 14,44 14,50 | 13,24 13,62 13,71 13,64 13,91
17,90 | 14,86 14,99 14,62 14,46 14,59 | 13,31 13,70 13,69 13,66 14,00

21,00 | 15,09 99,99 14,68 14,55 14,66 | 13,54 X 13,75 13,75 14,07
21,90 | 15,29 15,21 14,69 14,62 14,82 | 13,74 13,92 13,76 13,82 14,23
22,50 | 99,99 99,99 14,72 14,68 14,88 X b'e 13,79 13,88 14,29

22,90 | 15,40 15,36 14,78 14,72 14,92 | 13,85 14,07 13,85 13,92 14,33
23,50 | 99,99 15,54 14,85 14,80 14,99 14,25 13,92 14,00 14,40
24,90 | 99,99 15,56 14,91 14,92 15,08 14,27 13,98 14,12 14,49
26,00 | 16,00 15,64 14,98 14,94 15,22 | 14,45 14,35 14,05 14,14 14,63

28,90 | 99,99 15,98 99,99 99,99 99,99 X 14,69 X X X

2950 | 99,99 16,12 15,15 15,11 15,10 X 14,83 14,22 14,31 14,51
29,80 | 99,99 99,99 9999 99,99 15,11 X X X X 14,52
30,90 | 99,99 16,27 99,99 99,99 15,12 X 14,98 X X 14,53
31,00 | 16,76 16,28 1529 15,13 15,21 | 1521 14,99 14,36 14,33 14,62
31,90 | 99,99 16,39 99,99 99,99 15,07 X 15,10 X X 14,48
33,00 | 16,97 16,51 1542 99,99 99,99 | 1542 1522 14,49 X X

35,00 | 17,24 16,74 15,53 15,17 15,12 | 15,69 15,45 14,60 14,37 14,53
35,90 | 99,99 99,99 15555 99,99 99,99 X X 14,62 X X

36,90 | 99,99 99,99 15,60 99,99 99,99 X X 14,67 X X

37,50 | 99,99 17,04 15,558 1521 14,95 X 15,75 14,65 14,41 14,36
37,80 | 99,99 99,99 9999 1527 15,01 X X X 14,47 14,42
37,90 | 99,99 99,99 1564 99,99 99,99 X X 14,71 X X

38,80 | 99,99 99,99 9999 1526 14,98 X X X 14,46 14,39
38,80 | 99,99 17,10 15,71 1526 14,98 X 15,81 14,78 14,46 14,39
39,90 | 99,99 99,99 1572 1532 14,93 X X 14,79 14,52 14,34
42,50 | 99,99 17,45 15,89 15,40 14,95 X 16,16 14,96 14,60 14,36
43,50 | 99,99 17,59 15,99 15,46 15,04 X 16,30 15,06 14,66 14,45
45,80 | 99,99 17,64 16,19 15,70 15,17 X 16,35 15,26 14,90 14,58
46,80 | 99,99 99,99 9999 1577 15,29 X X X 14,97 14,70
46,80 | 17,85 17,71 16,27 15,75 15,25 | 16,30 16,42 15,34 14,95 14,66
47,80 | 99,99 99,99 9999 1582 15,43 X X X 15,02 14,84
51,40 | 99,99 99,99 16,51 16,04 15,71 X X 15,58 15,24 15,12
52,40 | 99,99 17,93 16,58 99,99 99,99 X 16,64 15,65 X X

54,80 | 99,99 99,99 99,99 16,23 15,89 X X X 15,43 15,30
64,40 | 99,99 18,20 16,95 16,66 16,29 X 16,91 16,02 15,86 15,70
65,40 | 99,99 99,99 17,01 99,99 16,35 X X 16,08 X 15,76
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Pokracovani tabulky A.2

Normovani na nulovy bod (AB mag) Bolometrické hodnoty
den U B vV R I —BC bol. mag Lol (W)
00,20 X X X 16,75 X X X X
01,20 X X X 16,15 X X X X
07,80 X 14,06 14,28 14,25 14,66 0,602 13,68 1,497E36
07,80 X X X 14,21 14,65 X X X
07,90 | 14,29 14,06 14,27 1421 14,62 X X X
08,90 14,16 13,88 14,13 14,07 14,47 0,556 13,57 1,656 E36
09,00 X 13,904 14,10 14,05 14,45 X X X
09,90 14,12 13,73 13,98 13,91 14,34 0,514 13,47 1,817E36
10,90 13,97 13,68 13,87 13,83 X 0,472 13,40 1,937E36
11,90 | 13,96 13,57 13,85 13,81 14,22 | 0,431 13,42 1,902E36
12,90 | 13,87 13,50 13,77 13,74 14,19 | 0,390 13,38 1,974E36
13,80 X X X 13,70 14,19 X X X
13,90 | 13,88 13,48 13,72 13,72 14,16 | 0,349 13,37 1,992E36
14,80 X X X 13,71 X X X X
14,90 | 13,86 13,45 13,67 13,70 14,18 | 0,309 13,36 2,011E36
15,90 13,88 13,49 13,65 13,68 14,17 0,272 13,38 1,974E36
16,90 13,93 13,49 13,66 13,69 14,21 0,236 13,42 1,902E36
17,90 | 14,00 13,57 13,64 13,71 14,30 | 0,171 13,47 1,817E36
21,00 | 14,23 X 13,70 13,80 14,37 X X X
21,90 14,43 13,79 13,71 13,87 14,53 0,094 13,62 1,582E36
22,50 X X 13,74 13,93 X X X X
22,90 | 14,54 13,94 13,80 13,97 14,63 | 0,075 13,73 1,430E36
23,50 X 14,12 13,87 14,05 14,70 X X
24,90 X 14,14 13,93 14,17 14,79 X X X
26,00 | 15,14 14,22 14,00 14,19 14,93 | 0,044 13,96 1,157E36
28,90 X 14,56 X X X X X X
29,50 X 14,70 14,17 14,36 14,81 X X X
29,80 X X X X 14,82 X X X
30,90 X 14,85 X X 14,83 X X X
31,00 | 15,90 14,86 14,31 14,38 14,92 | 0,083 14,23 9,022E35
31,90 X 14,97 X X 14,78 X X X
33,00 | 16,11 15,09 14,44 X X 0,127 14,31 8,381E35
35,00 | 16,38 15,32 14,55 14,42 14,83 | 0,275 14,37 7,930E35
35,90 X X 14,57 X X X X X
36,90 X X 14,62 X X X X X
37,50 X 15,62 14,60 14,46 14,66 X X X
37,80 X X X 14,52 14,72 X X X
37,90 X X 14,66 X X X X X
38,80 X X X 14,51 14,69 X X X
38,80 X 15,68 14,73 14,51 14,69 X X X
39,90 X X 14,74 14,57 14,64 X X X
42,50 X 16,03 14,91 14,65 14,66 X X X
43,50 X 16,17 15,01 14,71 14,75 X X X
45,80 X 16,22 15,21 14,95 14,88 X X X
46,80 X X X 15,02 15,00 X X X
46,80 | 16,99 16,29 15,29 15,00 14,96 | 0,431 14,75 5,588E35
47,80 X X X 15,07 15,14 X X X
51,40 X X 15,53 15,29 15,42 X X X
52,40 X 16,51 15,60 X X X X X
54,80 X X X 15,48 15,60 X X X
64,40 X 16,78 15,97 15,91 16,00 X X X
65,40 X X 16,03 X 16,06 X X X

Vyznam jednotlivych veli¢in, uvedenych v téchto tabulkach je patrny z pred-
choziho textu, u hvézdnych velikosti v zahlavi jsou pouze vynechany jed-
notky (mag). Casové jednotky (dny) jsou uvedeny az po jejich posunuti
s ohledem na maximum svételné kiivky (popis této korekce na strané 84).
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