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1 Uvod

Tato prace se skldda ze dvou zdkladnich celkl. V prvnim, teoretickém, podavam
strucny nastin soucasné¢ho stavu problematiky lithia a spektroskopického vyzkumu
lithiovych hvézd. Druha ¢ast, praktickd, obsahuje zpracovani spektrogramu lithiové

hvézdy HD 39853 a studium fyzikalnich a chemickych vlastnosti jeji atmosféry.



2 Uvod do spektroskopie

2.1 Historie

Fyzikalni zéklady spektroskopie polozili v poloving 19.stoleti Robert W. Bunsen a
Gustav R. Kirchhoff [1,2]. Prvni pokusy a objevy se uskute¢nily mnohem diive.

Jiz v roce 1666 Isaac Newton provadél pokusy s hranolem. Pomoci n¢j rozlozil
bilé slunecni svétlo na duhovy pas déle nedélitelnych barev (nazval je pfirozenymi
barvami, celkem jich bylo 8), tedy spektrum, a ty opét pomoci hranolu slozil v bilé
svétlo. Na zaklad¢ svych pokust vysvétlil vznik duhy. Na jeho pokusy navézal
vroce 1802 dalsi anglicky fyzik William H. Wollaston. Misto dirky pouzil uzkou
Stérbinu, diky tomu doslo k zjasnéni barev a ve spektru se navic objevily temné cary,
které povazoval za hranice mezi tzv. pfirozenymi barvami.

Svou zasluhu ke spektroskopii ma také némecky fyzik Joseph Fraunhoffer. Ve
svych pokusech s hranoly objevil ve slune¢nim spektru mnozstvi tmavych car
s riznymi Sitkami a intenzitami. Aniz véd¢l, co tyto ¢ary znamenaji, sestavil v roce
1817 jejich katalog s 320 polozkami, na jeho pocest se nazyvaji Fraunhofferovy ¢ary.
V roce 1832 si David Brewster ve slune¢nim spektru v§iml, ze pfi zapadu Slunce
dochdzi k zesileni nékterych car. Z toho usoudil, Ze jde o ¢ary vznikajici v zemské
atmosféte, analogicky pak pfedpokladal, Ze ostatni ¢ary vznikaji v atmosféie Slunce.

V poloviné 19. stoleti R. W. Bunsen a G. R. Kirchhoff systematicky studovali
spektra pozemskych latek. Z jejich pokusti vyplynulo, ze kapaliny a pevné latky
vysilaji spojité spektrum, zatimco plyny Carové. Prokézali také jedinecnost spektra
pro kazdy prvek, coz umoznovalo jeho bezespornou identifikaci i ve spektrech
hvézd. Tito fyzikové jsou tak prdvem povazovani za zakladatele hvézdné
spektroskopie. O jeji postupny rozvoj se zaslouzilo mnoho dalSich védci: William
Huggins jako prikopnik detailni spektralni analyzy, Joseph N. Lockyer spolu
s Edwardem Franklandou prokazali souvislost vzhledu spektra s hustotou a teplotou
zétictho materidlu, a pozdéji napt. A. Schuster, K. Schwarzschild, kteii pfispéli

k teorii hvézdnych atmosfér.



Koncem 19. stoleti byla situace v astrofyzice takova, ze jiz byly poloZeny zéklady
fyzikalni spektroskopie. G. R. Kirchhoff, studujici zafeni pevnych a plynnych latek
zjistil, Ze kazdy plyn ma své charakteristické spektrum a bylo znamo, ze se méni
intenzity Car prvka s teplotou. Rakousky fyzik Josef Stefan nalezl vztah pro zarivy
vykon absolutné ¢erného télesa. V roce 1900 poskytl Max Planck spravny vztah pro
rozdéleni energie ve spektru. Jeho teorie se opird o predpoklad, Ze energie neni
prenasena spojité, ale po kvantech.

K dalsimu porozuméni spekter piispélo objasnéni stavby atomu. Zde ma svou
zasluhu Ernest Rutherford. Ze svych experimentii se zlatou fo6lii ostielovanou
svazkem o-Castic usoudil, ze atom se sklada z kladné nabité¢ho jadra nepatrnych
rozmeéril, nesouciho pfevdznou ¢ast hmotnosti, a zaporné nabitého obalu obklopujici
jadro a udavajici rozméry celého atomu. Na Rutherfordovy vysledky navazal v roce
1912 Niels Bohr, jenz vytvofil model atomu opirajici se o dva zndmé zakladni
postulaty. Bohrovy vysledky zptesnil Sommerfeld. Wolfgang Pauli objasnil existenci

povolenych drah na zéklad¢ vylucovaciho principu.

2.2 Spektrum atomu vodiku

Carové spektrum zafeni vodiku vznika v disledku povolenych piechodi mezi
vazanymi stavy s riznymi energiemi, tzv. vazané-vazané piechody, kdy dochazi
k pohlceni (vyzareni) energetického kvanta s energii odpovidajici rozdilu energii
danych energetickych hladin [1,3,12].

Ve spektru pozorujeme nékolik spektralnich sérii, coz jsou mnoziny ¢ar vznikajici
pii pieskoku zlibovolné vyssi hladiny do hladiny zvolené. Jedna se napf.
o Lymanovu sérii, kdy spektralni ¢ary vznikaji pii pfechodu na prvni, neboli zakladni
energetickou hladinu a pozorujeme ji v ultrafialové oblasti spektra, Balmerovu sérii
(ptfechody do druhé energetické hladiny, viditelnd oblast spektra), Paschenovu sérii
(ptechody do tfeti energetické hladiny, infracervend oblast spektra), atd.

Vinové délky car muzeme spocitat, pokud zname hodnoty energie povolenych
energetickych hladin. Pro atom vodiku plati v prvnim pfiblizeni:

E
E(n)=—
n
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kde E; je energie zakladni hladiny, E;=- 13,6 eV (1 eV = 1,602.10"° I). Tuto energii
oznacujeme jako ioniza¢ni potencial, coZ je minimalni energie, kterou je nutno dodat
atomu v zakladnim stavu, aby doslo k odtrzeni jeho elektronu. Pro vinové délky car

jednotlivych sérii mizeme potom psat:

1 1 1
=R =,
A n; n,

kde R se nazyva Rydbergova konstanta, R = 1,097.107 m™. Pro kazdou sérii existuje
minimalni vlnova délka Ay, kterou nazyvame hranou série a které¢ odpovida prechod

0 — N

2
Ay =—.

2.3 Spektrum alkalickych kovu

Bohriiv model atomu uspésné vysvétlil problematiku atomovych spekter vodiku a
jemu podobnych atomt, tzn. izotopli atomil s jednim elektronem v elektronovém
obalu. Tento model ovSem selhavd, pokud bychom se zabyvali napf. spektry
neutralniho helia.

Spektra atomli vodikového typu se budou liSit v zavislosti na svém protonovém

Cisle Z. VInocet spektralni ¢ary mizeme vyjadfit analogicky jako v pfipadé atomu

lzzz.R. iz_iz ‘
A ny o n,

Pokud bychom se zabyvali napt. atomem jednou ionizovaného helia, pak naboj jadra

vodiku:

je dvojnésobny oproti atomu vodiku, a elektron je k jadru pfitahovan vétsi silou.
Spektralni ¢ary budou tedy posunuty ke kratSim vinovym délkdm nez tomu bylo
u atomu vodiku. Podobné tomu bude i pro atom dvakrat ionizovaného lithia, tfikrat
ionizovaného berylia, atd.

Nyni se budeme zabyvat spektrem alkalickych kovi [2]. Jsou to prvky, které ve
valen¢ni slupce maji pouze jeden elektron. Pokud odtrhneme tento elektron, pak
elektronovy obal atomového zbytku cCasteéné kompenzuje navenek kladny néboj

jadra +Ze. Ve vétSich vzdalenostech je elektrické pole v okoli atomového zbytku



stejné jako pole bodového naboje o velikosti +e. V tomto sméru se podobaji tyto
atomy atomu vodiku. Na misté jadra vodiku s nabojem +e je atomovy zbytek se
stejnym nabojem a okolo né¢j obiha jediny elektron. Proto maji alkalické kovy
podobné spektrum jako vodik. Pokud se elektron pfiblizi k atomovému zbytku, pak
je jeho drdha rusena zdpornym ndbojem ostatnich elektrond. Pfi stejném hlavnim
kvantovém Ccisle » bude ruseni drahy tim vétsi, ¢im bude trajektorie elektronu plossi,
tzn. ze bude zaviset na vedlejSim kvantovém Ccisle /. Energetické hladiny muzeme

vyjadfit vyrazem

_—Z"7R-hc

£l )
n

E

kde Z* znaci pocet zdpornych elementarnich naboju ve vysledném néboji atomového
zbytku a n* je tzv. efektivni kvantové Cislo a plati:
n=n+a,
kde a korekce, ktera ptihlizi k ruSeni drahy a zavisi na vedlejSim kvantovém Cisle.
Ve spektrech alkalickych kovl byly zjistény série, které se podobaji sériim ve
spektru atomu vodiku. Jejich vlnocty se daji vyjadiit soubornym vztahem

1 1 1

A (m+a)’ (n+b)’

kde a, b < 1 jsou konstanty zavisejici na vlastnostech daného prvku a pro urcity

prvek nabyvaji jen n€kolika hodnot. Ve spektroskopii se oznacuji pismeny s, p, d, f,
atd. Tento vzorec mizeme prepsat pomoci termt, které¢ zavadime vyrazy
7= R

(n+a)
Kazdy vinocet je udan rozdilem dvou termt a kazdy term je charakterizovan dvéma
Cisly - pofadovym c¢islem n a opravou a. Ve spektroskopii se termy znac¢i zkracené
praveé témito dvéma Cisly (napt. n = 1, a = 3 se oznacuje 1S, atd.).

Z rozboru spektra alkalickych kovii vyplyva, Ze neexistuji vSechny Cary, které by
odpovidaly libovolnym kombinacim termu. Plati zde vybérové pravidlo, podle

které¢ho lze kombinovat pouze ty termy, jejichz konstanty s, p, d, f, ... lezi v tomto

potadi vedle sebe (napt. s—p,p—d,p—s,d—1).



Ve spektrech alkalickych kovi byly zjistény tyto 4 série:
e hlavni série — skldda se z jemnych dublett, jejichz vzdalenost se s rostoucim
n zmensuje.
1 R R

—= — =2,3,.).
A (1+S)2 (n+p)2’ (#=2.3.)

o Il vedlejsi série (ostra) — kombinaci termi P a S pii m = 2.

1 R R
—= - —, (1=2,3,.).

A (2+p)2 (n+s)

e [ vedlejsi série (difusni) — kombinaci termti P a D pti m = 2.

R R
= - ~, (n=3,4,.).

1
A @+p) (+d)

e zikladni série (Bergmanova) — kombinaci termt D a F pti m = 3.

1__R R =45,

A @B+d? (+f)

2.4 Klasifikace spekter, harvardska klasifikace

Prvni rozsahlejs$i pokus o roztfidéni hvézdnych spekter nalezi do roku 1868, kdy
Angelo Secchi publikoval katalog hvézdnych spekter, ktera rozd¢lil do ¢ty skupin,
jak ukazuje tabulka 1 [1,4].

Tabulka 1: Secchiho spektralni tfidy

sp. trida charakteristika
I bilé hvézdy s ¢arami vodiku
II nazloutlé hvézdy slunec¢niho typu, ¢ary kovl
11 oranzové hvézdy s absorpénimi pasy
v cervené hvézdy s absorpcnimi pasy

S postupujicim vyvojem piistrojové techniky byly ziskdvany stale pifesnéjsi obrazy

hvézd, na které jiz Secchiho klasifikace pro svou hrubost nestacila. Diky tomu se



objevily snahy tento systém zjemnit a rozsifit, aby vyhovoval piesnosti namétenych
spekter. Spektra byla fotografovana dalekohledem s objektivnim hranolem, ktery
umoznoval zkoumat velké hvézdné pole v rozsahu vlnovych délek 390-500 nm.
S riznymi vylepSenimi bylo takto klasifikovano téméi 400 tisic hvézd. Princip
klasifikace se opird o pfitomnost (nebo nepfitomnost) dilezitych Car (ve vétSiné
ptipadl absorp¢nich) ve hvézdném spektru a o jejich intenzitu. Jsou to hlavné cary
Balmerovy série vodiku, ¢ary vapniku, dale ¢ary kovli a u chladnych hvézd téz
molekularni pasy.

To se podafilo roku 1890 Williamu H. Pickeringovi z Harvardské observatote.
Klasifikaci rozsitil a ¢iselnou stupnici nahradil stupnici pismenovou. Prvni podoba
této klasifikace pochazejici od W. P. Flemingové predstavovala abecedni potadi
pismen, od A odpovidajici nejteplejsim bilym hvézdam az po Q, které odpovida
nejchladnéj§im cervenym hvézddm. Po dalSich upravach A. C. Murayové a A. J.
Cannonové dostala spektralni klasifikace tento tvar:

O-B-A-F-G-K-M,
kde tfida O odpovida hvézdam nejteplejSim a tiida M hvézdam nejchladnéjSim.

Princip klasifikace je takovy, ze je pfedevSim vystizen vliv teploty atmosfér hvézd
na vyskyt ¢ar prvkl s riznym excitanim, resp. ioniza¢nim potencidlem. Je-li ve
hvézdach pozorovatelny tentyz prvek jak v ionizovaném, tak v neutralnim stavu, pak
od tiidy O k tfidé M smérem dolt se vyskytuji nejdiive ¢ary ionizovaného atomu, a
potom atomu neutrdlniho. Také plati, Ze ¢im vySSi je excitacni energie, tim diive
dochdzi k maximdlni intenzit¢ Car ve spektralni sérii. Odtud vyplyva, ze excitac¢ni
energie se zmensSuje od tfidy O k tfidé M. Na zaklad¢ harvardské klasifikace byl
sestaven fundamentalni katalog hvézdnych spekter Henryho Drapera, tzv. HD
katalog. Zde je v harvardské klasifikaci zafazeno kolem ptal milionu hvézd,
pouzivané oznaceni: HD+Sestimistné ¢islo.

V soucasné dobé¢ rozdeélujeme hvézdy do 9 zakladnich spektralnich typt:

W-0-B-A-F-G-K-M-L-T,
jejichz piehled je uveden v tabulce 2 (teplota udava ptiblizné horni hranici).
Existuje n¢kolik variant zapisu Harvardské spektralni klasifikace:
rR-N.
W-O0-B-A-F-G-K-M-L-T.
Ls.
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Posloupnost spektralnich t¥id vyjadiuje teplotu klesajici od pismene W k pismenu T.
Tato harvardska klasifikace je jednoparametrovd, spojend s teplotou téch vrstev
hvézdné atmosféry, kde vznikaji spektralni cary.

Ttida P je rezervovana pro plynné mlhoviny, tfida Q je charakteristicka pro novy.
Pismenu W piislusi Wolfovy-Rayetovy hvézdy (objevené vroce 1876 témito
astronomy), které se od ostatnich odliSuji pfitomnosti Sirokych a intenzivnich
emisnich ¢ar, mezi nimiz se nalézaji ¢ary ionizovaného helia. Tyto se déli na dalsi
dvé skupiny: WC snadmérmnym zastoupenim uhliku, a WN snadmérnym
zastoupenim dusiku. Spektra chladnych hvézd typu S pfipominaji spektra hvézd typu

K a M, obsahuji navic zna¢né mnozstvi molekularnich pési.

Tabulka 2: Spektralni tfidy a jejich charakteristika

Ttida teplota [K] charakteristika tfidy
W 60000 Siroké emisni ¢ary H, He
O 35000 He II, He I, H I, O III, N III, C III, Si IV
B 21000 He L HI, CIL, O II, N II, F III, Mg III
A 10000 H I, ionizované kovy
F 7200 HIL Call, Till, Fe II
G 6000 Ca II, neutralni kovy, jednoduché molekuly
K 4700 Ca I, neutrdlni kovy, molekuly
M 3300 pasy molekul TiO, ¢ary Ca I
L <2500 pasy TiO, VO, FeH, CrH, H,0, CO,
T ~ 1500 silné pasy CHy

Spektralni tfida L je novou spektralni tfidou (byla pfidana v roce 1998) [1,13].
Jeji zatazeni zpisobil objev znatného mmnozstvi chladnych hvézd zaficich
v infraCervené oblasti spektra (odpovidajici teplota je 1300 K — 2500 K). Vétsinou se
jedné o hnédé trpasliky. Ve spektrech nachdzime pasy molekul TiO, VO, FeH, CrH,
H,0, CO,, pro tiidu T jsou charakteristické ¢ary metanu.

Hvézdy typu R a N se Casto oznacuji spolecnym pismenem C, vyznacuji se
vyraznymi pasy sloucenin uhliku, proto se také oznacuji jako uhlikové hvézdy.
Hvézdam O az F se tikd hvézdy raného spektralniho typu, hvézdy spadajici pod tiidy
G, K, M hvézdy pozdniho spektralniho typu. Kazda spektralni tfida se jeste dale déli
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na 10 podtfid, jez jsou oznaceny Cislicemi 0 az 9, které se klade za velké pismeno
oznacujici tfidu. Jako upozornéni na zvlastnosti spektra se spektralni tfidy dopliuji
predponami a pifiponami. Pouziva se nasledujicich pfedpon: ¢ - ¢ary jsou jemné a
vykazuji uzky profil - veleobfi, g - obfi, sg - podobii, d - trpaslici, wd - bili trpaslici.
Pouzivané pfipony: n - oznacuje Siroké a difuzni Cary, s - oznacCuje Cary s ostrym
profilem, e - oznaCuje pfitomnost emisnich Car ve tfid¢, kde se pravidelné
nevyskytuji, v - proménné hvézdy, k - ¢ary mezihvézdného prostiedi.

V soucasnosti nejvice se pouziva zdokonalené, dvouparametrické Morganovy-
Keenanovy klasifikace (tabulka 3), vniz se ke spektralnimu typu harvardské
spektralni klasifikace pfipojuje tzv. luminozitni tfida, ktera zhruba lokalizuje polohu
obrazu hvézdy v H-R diagramu. Znéme-li spektralni klasifikaci hvézdy v této
klasifikaci, mizeme pfiblizné stanovit jeji efektivni teplotu, absolutni hvézdnou
velikost (a tedy i1 vzdéalenost) a nakonec i polomér hvézdy a fazi vyvoje, ve které se

praveé nachazi.

Tabulka 3: Morgenova-Keenanova klasifikace

Ia jasni veleobfti
Ib veleobfi
II nadobfi
I obfi
v podobfi
A" hvézdy hlavni posloupnosti
VI podtrpaslici
VII bili trpaslici
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3 Lithium

3.1 Fyzikalni a chemické vlastnosti

Lithium bylo objeveno vroce 1817 Arvedsonem [3,5]. Je to nejleh¢i kov, jeho
hustota je ve srovnani s hustotou vody polovicni. Patii mezi alkalické kovy, coz jsou
prvky s jednim valen¢nim elektronem. Ten je k jadru velice slabé vazan, proto jsou
tyto prvky velmi reaktivni. Ioniza¢ni potencidl lithia je 5,39 eV. Pouziva se napf. ve

specialnich sklech, jako baterie pro peacemakery, atd.

3.2 Vznik vesmiru a zastoupeni lithia

V roce 1972 ukazali britsti fyzikové Roger Penrose a Stephen Hawking, ze pokud
plati obecna teorie relativity, musel existovat pocateni singuldrni stav, kdy mé¢l
vesmir nulovy objem a nekonecné velkou hustotu. Struény ptehled historie vesmiru
ukazuje tabulka 4 [6,7,8,9,10].

Od okamziku Velkého tiesku aZ po Gasovy okamzik ¢ = 10™ s neni mozné
v ramci soucasnych fyzikélnich teorii tento vesmir popsat. Hovoiime o Planckové
éfe v historii vesmiru. Podle soucasnych teorii vtomto case dosahovala teplota
hodnoty 7= 10** K a viechny &tyii zakladni interakce byly spojené v jednu.

Po tomto cCasovém okamziku doSlo k oddéleni gravitacni interakce, zbylé tii
interakce — silnd, elektromagnetickd a slaba jaderna byly nadéle slouceny (teorie
popisujici slouceni téchto interakci se nazyva teorie velkého sjednoceni — grand
unified theories, GUT). Podle toho se asovy interval mezi (10™* - 10%°) s oznaduje
jako GUT éra v historii vesmiru. Castice hmoty a antihmoty se vyskytovaly ve
stejném mnozstvi. Dochéazelo jak kanihilaci péaru cCastice-anti¢astice za

vzniku y-zafeni, tak také k produkci paru ¢astice-anticastice ze zateni.
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V &ase ¢ = 10 s dosahla teplota vesmiru hodnoty 7 = 10?” K, skon¢ila éra tzv.
velkého sjednoceni (GUT) a zacala tzv. hadronova éra. Doslo k oddéleni silné
jaderné interakce. Vzhledem k vysoké energii zareni jeSté nedochéazelo k vytvareni
protonit a neutronti z kvarkti. Hmota se nachéazela ve formé kvark-gluonového
plazmatu. V této dobé téz dochdzi k mohutnému rozepnuti vesmiru, nazyvaného
inflace (vesmir béhem 107 s zvé&tsil svoji velikost 10%°krat). Zaroveti existoval velmi
maly pfebytek hmoty nad antihmotou (po anihilaci miliardy parti zlstala jedna
¢astice hmoty). Dochazi také k oddéleni elektromagnetické a slabé interakce. Protoze
teplota poklesla k hodnotd 10'2 K, nedochazelo jiz k vytvafeni parii proton-
antiproton, castice antihmoty zacaly mizet. Kvarky se zaCaly spojovat v protony a
neutrony. Kdyby byl pocet Castic a anticastic stejny, veskera hmota vesmiru by se
zménila v zafivou energii, ale diky velice malé prevaze Castic ziistaly na konci

hadronové éry fotony s lehkymi ¢asticemi hmoty - leptony.

Tabulka 4: Hlavni vyvojové etapy vesmiru.

éra Cas interval [s] teplota [K]
Planckova 0-10"% o - 10%
GUT 104 -107 10°%- 107
Era zéafeni hadronova 103 -10* 1077 - 10"
leptonova 10— 10 10" - 10°
jaderna 102 -10" 10° - 6.10*
atomova 10° - 10°r 6.10" - 10°
Era latky galaktické 100~ 107 r 10°- 10
hvézdna > 107 <3

Vesmir byl stary 10™ s a teplota dosahovala hodnoty 10'? K a stale klesala. Toto
obdobi nazyvame leptonovou érou. Zatimco z hadronové éry nezlstalo ve vesmiru
vibec nic (vSechny Castice a kvanta zafeni se mnohokrat od té doby pfeménily),
z této éry nadm ziistala neutrina. Kvarky se stale slucovaly v protony a neutrony, které
existovaly ve stejném mnozstvi. V &ase ¢ = 1 s dosahuje vesmir teploty 10'° K a
obsahuje mnozstvi elementarnich castic jako jsou elektrony, pozitrony, fotony a
neutrina, a také malé mnozstvi protoni a neutrond v poméru 7:1. To je dano tim, ze

hmotnost neutronli je 0 néco vétsi nez hmotnost protond, a proto je lehéi vytvaret
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protony z neutronll nez aby probihal opa¢ny proces. V dalSich sto vtefinach klesla
teplota pod 10° K. Piestavaly se vytvafet pary pozitron-elektron a zacaly mizet ve
form¢ zareni, pficemz zjedné miliardy part zuastal jeden elektron. Tim konci
leptonova éra.
Vyvoj vesmiru dale pokracuje érou jadernou. Teplota byla jiz dost nizka na to,

aby dochézelo ke slucovani protontl s neutrony, vznikaly deuterony:

\p+ n— H + foton
Nasledovaly reakce, pfi nichz deuterony zachytavaly volné neutrony a protony a
vysledkem bylo helium:

H +|p— ;He + foton

JHe + /n— JHe + foton

H+,n—H + foton

"H+!p— JHe + foton

Vzniklo téZ nepatrné mnozstvi lithia a berylia:

JHe +H — ]Li ,

JLi +H — /Be
Elektrony stale zGstavaly volné. Do té doby se stihla pfeménit ¢tvrtina baryonové
hmoty vesmiru na helium, ¢ast na lithium a zbytek ztstava jako jadra atomu vodiku.
Tim koncCila éra zafeni a nastalo obdobi, které nazyvame érou latky.

Teplota vesmiru po 10" s klesla na nékolik tisic Kelvint. Hustota zafeni byla jiz
tak nizka, ze se vesmir stal prihledny. Jadra atomu se zacaly spojovat s elektrony a
vznikaly prvni atomy. Zacalo tak dlouhé obdobi éry latky. Vznikly prvni galaxie,
prvni hvézdy, znichz ty hmotnéj$i ukonlily svlij vyvoj jako supernovy, které
obohacovaly vesmir a tedy 1 nové vznikajici hvézdy o t€zsi prvky.

Dikazem tohoto scénafe vyvoje vesmiru je objev zroku 1965 [8]. Tehdy
vyzkumnici Bellovych laboratofi v USA Arno Penzias a Robert Wilson hledali
nejvhodnéjsi frekvenéni padsmo pro radiové spojeni pomoci umélych druzic typu
Echo. Z teorie vyplyvalo, Ze pro spojeni by mély byt nejvhodnéjsi centimetrové viny,
ale v tomto pasmu se nachézel silny Sum. Nakonec se ukazalo, Ze se jednd o Sum
pfichazejici z vesmiru, a to stejnomérné ze vSech stran. Ukdzalo se, ze zdfeni ma

tepelny ptivod a jeho teplota je necelé 3 K. Scénar horkého vesmiru jako prvni navrhl
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G. Gamow vroce 1948. O 20 let pozdeji dospél k zavéru, ze vesmir musi byt
vyplnén spojitym a velmi chladnym radiovym zéatenim, tzv. reliktni zéfeni, které je
pozustatkem po éte zareni.

Spolu s vodikem a heliem (hlavni prvky vzniklé té€sn¢€ po Velkém tiesku) vznikl 1
lithia byl v8ak v pocatecnich fazich oproti vodiku a heliu zanedbatelny — bylo ho
vytvofeno méné nez 0,001%. Nicméné pravé ur€eni mnozstvi téchto lehkych prvki
je klicové k urceni univerzalni baryonové hustoty pies parametr 7 vyjadiujici pomér
baryontl k fotontim. Suzuki a spol. (2000) [14] urcili ptivodni obsah lithia ve vesmiru
na hodnotu A(Li) = (2,07 £+ 0,16), tedy s piesnosti lepsi nez 10%. Vyuzili pfesné
znalosti obsahu tohoto prvku ve hvézdach chudych na kovy a soucCasny model
chemického vyvoje raného vesmiru. DneSni obsah lithia ve vesmiru je jiz ovlivnén

hvézdnym vyvojem.

3.3 Hvézdy pred prichodem na hlavni posloupnost

Hvézdy jsou stabilni utvary o hmotnostech od 0,01 do 100 hmotnosti slune¢nich
udrzované pohromadé vlastni gravitaci [1,15].

Vznikaji nejCastéji ve skupinach v oblaku relativné chladné a husté mezihvézdné
latky. Prevazné se jedna o molekulova mracna, coz jsou souvislé, gravitatn¢ vazané
objekty slozené z plynu a prachu s hmotnostmi v rozpéti od 10° do 10° hmotnosti
Slunce a rozméry fadové 107 parsekil udrzovana pohromads vnitinim magnetickym
polem. Obsahuji predev§sim molekularni vodik, dale neutrdlni vodik, helium a nékdy
mohou byt obohacena i o t€zsi prvky. Nezbytnou slozkou jsou téz zrnicka hvézdného
prachu.

Aby se nahodna fluktuace pocala samovolné¢ smrStovat, musi byt hmotnost
ndhodného zhusténi vétsi nez tzv. Jeansova hmotnost. Vhodné podminky pro
smrStovani nastanou pro mracno s nizkou teplotou a velkou hustotou. Dodate¢nym
impulsem pro hrouceni mracna je napi. vybuch blizké supernovy nebo priichod
mrac¢na hustotni vlnou galaxie. Pfi hrouceni mra¢na se vytvaii protohvézdy
s akrea¢nim diskem, kam se ukladda moment hybnosti. Zpoc¢atku kontrakce probiha

volnym padem, mluvime o fazi rychlé kontrakce. Centralni oblast protohvézdy se
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zahust'uje a zahfiva na tkor potencidlni energie. S rostouci teplotou dochazi nejprve
k disociaci, potom i k ionizaci atomil a hvézda se stdvd neprtihlednou pro vlastni
zéteni. Kontrakci zpoc€atku nebrani nic, tlak je zanedbatelny. Nicméné nakonec
naroste gradient tlaku tak, Ze se ve hvézd¢ ustanovi hydrostatickd rovnovéha a
hvézda prechazi do faze pomalé kontrakce.

V této fazi nachdzime hvézdy typu T Tauri. Jsou to tedy mladé hvézdy, pomérné
rychle rotuyjici a tudiz 1 velmi aktivni. Svételné zmény téchto hvézd jsou
nepravidelné, chaotické, v rozmezi od 1 mag do 4 mag. V okoli téchto hvézd se
nachazi plynoprachova latka vypuzend zformujicich se hvézd v disledku
intenzivniho hvézdného vétru, pii kterém hvézda miize ztracet az 107 Mg/rok.

Vhodné kriterium pro rozpoznani hvézdy typu T Tauri je soucasna ptitomnost
emisni H, Cary a absorp¢ni Cary lithia (670,7nm). Ve studii J.Gregorio-Hetema a
spol. (1992) [16] bylo ze 100 objektl nalezeno 33 novych T Tauri hvézd. Umoznila
jim to nova spektroskopickd méfeni s velkou rozliSovaci schopnosti, kterd davala
presnéjsi urceni ekvivalentni Sifky lithiové ¢ary. Nicméné pokud je ve spektru pouze
Hy, a neni zde lithiovd ¢ara, miize se 1 tak jednat o T Tauri hvézdu (mize byt
zahalena v obalce).

Ve spektrech téchto hvézd je siln€ zastoupeno lithium. Jelikoz lithium nalezneme
tam, kde teploty nedosahuji vice nez 2.10° K, mizeme i na zaklad& tohoto poznatku
usuzovat, ze se jednd o velmi mladé hvézdy. Pokud bychom zastoupeni lithia
v téchto hvézdach porovnali s jinymi objekty, pak je srovnatelné s mnozstvim lithia
obsazeného v chondritech, které Zddnym termojadernym vyvojem neprosly.

Problémem obsahu lithia se zabyval t¢Z Soderblom a spol. (1999) [19]. Studoval
spektra 35 objekti z NGC 2264 (staii 2 miliony let) nachazejici se ve fazi pied
vstupem na hlavni posloupnost.

Protoze vime, Zze k destrukci lithia dochazi pfi teplotach kolem 2,5 miliont
kelvint, je lithium vhodnym indikatorem procest souvisejicich s konvekci, protoze
prave tato teplota existuje ve spodni ¢asti konvektivni obalky hvézd slunecniho typu.
Béhem této faze méné¢ hmotné hvézdy podstupuji proces ubytku lithia ve vnéjSich
obalkach, pokud se zde ustanovi teplota nutna k jeho zapaleni. Standardni model
(bez rotace a diftize) naznacuje, Ze ubytek by mél byt rostouci funkci s klesajici
hmotnosti hvézdy. Z jeho analyzy vyplyva, Ze klesajici obsah lithia je doprovazen

klesajici hmotnosti. Pro hvézdy studované hvézdokupy (NGC 2264) vychazi
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logN(Li) = 3,2. Tato hodnota je konzistentni s predpokladem, Ze v téchto hvézdach
se mechanismus destrukce lithia v povrchovych vrstvéach jesté neodehrava.

Pti dalSim smrStovani se hvézda stale vice zahtiva. Pokud teplota v nitru hvézdy
doséhne hodnoty 10° K, dojde k zapaleni prvnich termonuklearnich reakci, pfi nichz

se méni leh¢i prvky jako je Li, Be, B na He:

*Li+/H—}He+,He

JLi+/H —2; He

s Bet H —2}He+ H

s Bet|H—?Li+, He

UB+!H —3!He.
Vzhledem k malému obsahu téchto prvkd i niz$i energetické vydatnosti téchto
reakci, pfedstavuje jejich energeticky vykon pomérné maly piinos k celkové
energetické bilanci hvézdy, a projevi se tim, ze se béhem hoteni téchto leh¢ich prvka

tempo smr$tovani zpomali. OvSem po jejich spotfebovani pokracuje smrstovani

hvézdy stejnym tempem jako predtim.

3.4 Vliv konvekce

Dtlezitou roli pro obsah lithia pfi hvézdném vyvoji hraje konvektivni zoéna
zajistujici prenos tepla z vnitinich ¢asti hvézdy a promichdvani hvézdného materialu
[20]. Pokud ma dana oblast plynu vyssi teplotu nez jeji okoli, nachézi se u horni
hranice konvektivni zony, kde se jiz uplatituje ptenos tepla zafenim v disledku mensi
opacity. Plyn se timto ochlazuje, zvétSuje svou hustotu a klesa do mist, kde dojde
k vyrovnani teploty plynu na teplotu okoli. Pfitom se mtze stat, Ze se material na dné
konvektivni zoény zafne promichdvat s materialem lezicim pod touto zoénou.
V piipadé, ze tento klesajici material obsahuje lithium, dojde k jeho spalovani. Tento
proces je zavisly na teploté jednotlivych vrstev hvézdy. Izotop °Li hofi pii teploté

2.10° K touto reakci:

°Li+/H— }He+;He .
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Izotop "Li hofi pfi teploté o mélo vétsi, 2,4.10° K reakci:
JLi+/H —2}He .

Pokud tedy teplota vrstvy piekrodi teplotu 2.10° K, pak se zde lithium nenaléza a v
piipadé kontaktu materialu s touto vrstvou dojde k jeho spalovéni. Pro °Li je doba, za
kterou dojde k jeho vycerpani velmi kratka ve srovnani s dobou, jakou hvézda
slune¢niho typu stravi na hlavni posloupnosti. Jelikoz tento izotop ve slunecnim
spektru chybi, pak konvektivni zéna u Slunce musi zasahovat do oblasti s teplotami
minimalng& 2.10° K. Jin4 je situace u izotopu 'Li. Jeho teplota hofeni je asi 2,4.10°K,
ve slune¢nim spektru se jeho ¢ary nachazeji. To ovSem neznamend, ze nedochazi
k jeho spalovani, jehoz délka trvani se pohybuje v fadu 10° rokd. Je téz mozné, Ze
tento izotop nedosahuje do pottebné hloubky s kritickou teplotou, nicméné mtizeme
tvrdit, ze spodni hranice konvektivni zény nelezi niz nez by odpovidalo teploté
2,4.10° K. Obecné miizeme tedy fict, Ze izotop °Li se na rozdil od izotopu 'Li ve
spektrech hvézd slunecniho typu nevyskytuje. Dale ze studii plyne, Ze hvézdy
chladngjsich spektralnich t¥id nez FO spaluji izotop 'Li v dlouhych &asovych $kalach,
pfi¢emz se tato doba zkracuje pro chladngjsi hvézdy v disledku zvétSovani hloubky

konvektivni zony.

3.5 Hnédi trpaslici

Jestlize hmotnost hvézdného objektu je mensi nez 0,07 hmotnosti slunecni, pak se
tento objekt nikdy nestane hvézdou hlavni posloupnosti [1]. Tuto podminku spliuji
hnédi trpaslici. Jiz v pribe¢hu celkového smr§t'ovani, které predchézi vstupu na hlavni
posloupnost, je tempo vodikovych reakeci pfiliS malé na to, aby se diky nému
uvoliovala energie nezbytna k pokryti energetickych ztrat zpisobenych vyzafovanim
z povrchu. V centralnich oblastech téchto méalo hmotnych hvézd se zvysi hustota
natolik, ze jadro objektu elektronové zdegeneruje. Dale se jiz nesmrstuje, a tedy
neroste ani jeho teplota.

Dalsi vyvoj spociva v tom, Ze vnéjsi vrstvy tvofené nedegenerovanym materialem
se dale hrouti, houstnou a postupné téz degeneruji. Ke konci této aktivni faze bude
vétsina latky ve stavu elektronové degenerace. Hvézda postupné vychladne a stane se

z ni degenerovany cerny trpaslik.
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3.6 Hvézdy hlavni posloupnosti

Ve chvili, kdy teplota v nitru hvézdy dosdhne 8 milionti kelvint, za¢nou zde probihat
vodikové reakce [1,15]. Proces smrstovani se zvoliuje, pii¢emz teplota a hustota
v nitru hvézdy stdle rostou.V okamziku, kdy je schopen vykon z termonuklearnich
reakci plné€ hradit veskeré energetické ztraty hvézdy dané vyzatovanim, kontrakce
hvézdy ustane. Hvézda se stdva hvézdou hlavni posloupnosti. Zpocatku maji
standardni chemické sloZeni (70% vodiku, 28% hélia, 2% t&zsi prvky), avsak vlivem
termonuklearnich reakci se toto sloZzeni méni.

Termonukledrni syntéza vodiku na helium se uskutecituje fadou fetézcli jadernych
reakci. Ve hvézdach s hmotnosti mensi nez 2 slune¢ni hmotnosti a teplotami od 7 do
17 miliond kelvin se hofeni uskutecniuje prostfednictvim protonové-protonového
fetézce:

{H+'H—=:D+e" +v,

'D+'H— He+y

> He+;He—;He +2/H .
Toto je jedna z moznosti p-p fetézce (na Slunci takto probihd 69% reakci). Ostatni se
realizuji komplikovangji:

{H+!H—D+%" +]v,

*D+/H— He+y

JHet He—[Be+y

JBe+ Je = Li+]v,

JLi+/H —2} He.
Rychlost téchto reakei je uréena tempem prvni reakce, pii vyse uvedenych teplotach
zavisi na 4. az 6. mocning teploty. Pfenos energie se uskuteciiuje zativou difuzi.

Pokud v centrélnich oblastech hvézdy piesahuje teplota hodnotu 17 miliont
kelvinti, je energeticky vyznamnéj$i uhliko-dusiko-kyslikovy (CNO) cyklus. lonty
uhliku, dusiku, kysliku zde puasobi jako katalyzatory. Zavislost energetické
vydatnosti je mnohem strméj$i nez v predchozim ptipadé€, udava se 16. az 18.
mocnina teploty. Ke spalovéani vodiku tak dochazi pouze v malé oblasti lokalizované

v centru. Zde zafiva difuze neni schopna veskerou energii pifenaset a nastupuje tedy
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konvekce. Ta jednak odvadi ucinné teplo z dané oblasti, ale také do nitra dopravuje
cerstvy jaderny material. Jedna z variant mize byt tato:

PC+/H-UN+y

BNSBC0e 10y

CC+H-UN+y

UN+H-S0+0% +v,

PO-SUN+et + v,

PN+ H-'{C+,He.
V centralnich oblastech hvézdy se postupné zvétSuje obsah helia. Centralni ¢asti
hvézdy se pozvolna hrouti a zvySuje se hustota. Pfi tomto procesu se uvoliuje
energie, ktera z Casti odchazi z hvézdy, zCasti v ni zlistava a zplisobuje, Ze se vnitiek
hvézdy pomalu zahiiva. Roste tak i teplota, tempo jadernych reakci a tedy zarivy
vykon jadra. Dochazi k expanzi vnéjSich vrstev hvézdy a ke zméné efektivni teploty.
U hvézd hmotnosti Slunce teplota stale mirné roste, ale u hvézd s hmotnosti vétsi nez
1,8 hmotnosti slune¢ni dochazi k mirnému poklesu. V okamziku, kdy se
v centralnich C¢astech vyCerpa veSkera zasoba vodiku, hvézda opousti hlavni
posloupnost.

Randich a spol. (2000) ve své studii [17] uvadi 14 hvézd slune¢niho typu
primérného staii 2 miliardy let nachazejici se pievazné v hvézdokupach IC 4651 a
NGC 3680 s vysokym obsahem lithia. Zavislost obsahu tohoto prvku na efektivni
teploté¢ srovnava s podobné starou hvézdokupou NGC 752, mladsi hvézdokupou
Hyady (stafi 600 miliont let) a starSi hvézdokupou M 67 (4,5 miliard let) a NGC
188 (6 — 7 miliard let). MnozZstvi Li se pohybuje v rozmezi logN(L1) = 2,1 — 2,8.

Podle této studie maji IC 4651, NGC 3680 a NGC 752 (stafi 2 miliardy let) velmi
podobné zavislosti obsahu lithia na efektivni teploté. Tato zavislost lezi pod
zavislosti, kterou vykazuji Hyady. Navic sem spadaji i hvézdy z M 67, u kterych
mechanismus destrukce lithia neni pIné rozvinut. Zadna ze studovanych hvézdokup
neukazuje zietelnou zavislost pro hvézdy teplejsi nez 5800 K. Dale je znamo, ze
velka ¢ast hvézd z M67 ma silné rozvinuty proces destrukce lithia nez hvézdy
nachdzejici se na hranicich této hvézdokupy. Z toho by mohlo vyplyvat, ze destrukce
tohoto prvku mezi hvézdami slune¢niho typu je linearni funkei stafi az do (1,5 — 2)

miliardy let a teploty asi 5800 K. Dale mechanismus vedouci k destrukci lithia ve
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stafi mezi 600 miliony let a 2 miliard let jakoby vymizi az do stafi 2 miliard let.
Pokud by mechanismus pokracoval v uvedeném obdobi, ocekévalo by se maximum
obsahu lithia, v intervalu povrchovych teplot (5800 — 6100) K, pro hvézdy staii M 67
logN(Li) ~ 2,1 a pro hvézdy staii NGC 188 logN(Li) ~ 1,95. Jenze v obou
hvézdokupach pozorujeme hvézdy s vysSim obsahem lithia. Vysvétleni mize byt
takové, ze proces destrukce lithia probiha v téchto hvézdach pomaleji nez je tomu u
mladsich. Nakonec, pouze zlomek hvézd vykazuje zvolnéni nebo vymizeni
mechanismu destrukce tohoto prvku, zatimco u ostatnich pozorujeme vyraznéjsi
projev. Toto by mohlo nastavat pro hvézdy mladsi nez 2 miliardy let a chladnéjsi nez
5800 K. Je nakonec mozné, ze Slunce mélo v uvedeném stafi obsah lithia 10krat
vetsi nez je soucasna hodnota. OvSem pro potvrzeni takovych tvah by bylo tifeba
pouzit vétsi a rozsahlejsi vzorek, upozoriuji autofi studie.

Umezu a Saio (2000) [18] studovali ubytek obsahu lithia na povrchu hvézd
hlavni posloupnosti s hmotnostmi v intervalu 0,8 az 1,2 hmotnosti slunecni.
Srovnavali svlij nestandardni vyvojovy model s pozorovanim G a K trpasliki v
mladych otevienych hvézdokupach (pfevazné Hyady a Plejady).

Srovnanim vysledkl ze standardniho modelu s pozorovanim obsahu lithia pro
Plejady vysla teoretickd hodnota mensi nez pozorovana. To by znamenalo, zZe vétSina
G a Ktrpasliki ma ten¢i konvektivni obalku ve fazi pied vstupem na hlavni
posloupnost nez model ptredpovida. Nesouhlas by se mohl vysvétlit neacinnosti
konvekce zptsobené rychlou rotaci nebo silnym magnetickym polem ve fazi pred
vstupem na hlavni posloupnost, protoze konvektivni obalka je tenci, pokud je
konvekce malo u¢inna. Pii pouziti modelu obsahujici ptekrofeni ze spodni hranice
konvektivni obalky a také promichavani v disledku rotace béhem vyvoje na hlavni
posloupnosti, byl nalezen dobry souhlas s pozorovanym obsahem lithia v otevienych
hvézdokupach v riznych fazich vyvoje a také ve Slunci. Nicmén¢ musi byt potlacen
ubytek obsahu lithia béhem vyvoje hvézdy pied vstupem na hlavni posloupnost, coz
neni neredlné podle vySe uveden¢ho. Definitivni odpovéd’ by dala studie zabyvajici

se vztahem rotace a tloustkou konvektivni zony.
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3.7 Hvézdy po odchodu z hlavni posloupnosti

Jestlize v centralnich oblastech hvézdy klesne obsah vodiku na 5%, ptestane energie
uvolnovana v centralnich oblastech stacit na uhradu zatfivého vykonu hvézdy [15].
Nitro hvézdy se gravitacné smrsti, coz vede k jeho zahusténi a zahtati. Na povrchu
heliového jadra se zazehnou vodikové reakce. Dochézi tak k mirnému zvétSeni
vykonu hvézdy a expanzi vnéjSich obdlky. Hvézda se stavd obrem, piipadné
veleobrem.

U hvézd shmotnosti menSi neZ 2 hmotnosti slune€ni dochdzi k elektronové
degeneraci héliového jadra. Uvoliiovani energie vodikovymi reakcemi stale roste a
hvézda se méni v Cervené¢ho obra, pficemz dochédzi k masivnimu uUniku latky
z hvézdy. Nakonec dojde k prudkému zaZehnuti héliovych reakci, které potlaci
degeneraci jadra.

Pro hvézdy hmotné&jsi nez 2 hmotnosti slunecni degenerace jadra nenastdva a
proto zapaleni héliovych reakcei je klidné.

Po zazehnuti héliovych reakci nastdva zpocatku klidna etapa hvézdného vyvoje,
kdy se z hvézdy stava zluty obr ¢i veleobr. V piipad¢, ze u hvézdy plsobi dostate¢né
intenzivni hvézdny vitr, miiZe se z ni stat hork4 hvézda.

Vzhledem k vysoké teploté aktivniho héliového jadra a malé vydatnosti héliovych
reakci, faze hofeni tohoto prvku brzy konc¢i a v centru se vytvari uhlikokyslikové
vyhotel¢ jadro.

Pro hvézdy s pocatecni hmotnosti do 11 hmotnosti Slunce jadro elektronové
degeneruje. Hvézda se stdva hvézdou asymptotické vétve obrti. V dusledku silného
hvézdného vétru dochazi k obnazeni degenerovaného jadra. Po odhozeni poslednich
zbytkli obalu hvézdy, které pozorujeme jako planetdrni mlhovinu, je horké jadro
dokonale obnazeno a postupné chladne a méni se v bilého trpaslika.

V fidkych a horkych hvézdéach s hmotnosti piesahujici 11 hmotnosti slune¢nich se
zapaluji dalsi reakce tézsich prvki az po termonukledrné neaktivni Zelezo. Roste tak i
hmotnost jadra, které se zacne hroutit na neutronovou hvézdu, posléze koncici
vybuchem supernovy Il.typu.

I v téchto vyvojovych stadiich nachdzime hvézdy, jejichZ obsah lithia je oproti
Slunci (logN(Li) = 1,1 [21]) vysoky a v n¢kterych ptipadech dosahuje hodnoty
mezihvézdné latky (logN(Li) ~ 3,3 [22]). Zde jsou uvedeny nékteré piipady: hvézda
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HD 39853 , logN(Li) = 2,8 [23], HD 112127, logN(Li) = 3,2 (4750 K) [24], WZ Cas,
logN(Li) = 4,7, WX Cyg, logN(Li) = 4,5 [25], IV 101 (v M 3), logN(Li) = 3,0 [27],
HD 172481, logN(Li) = 3,31 [29]. Dalsi ptipady nabizi tabulka 5 [22,26,28]. Podle
prace Charbonela a spol. (2000) [22] pouze 1% G a K obri vykazuje silné lithiové
cary. Ve své studii mimo jiné upozoriiuji na nespravné oznaceni tzv. lithiovych obrt
u hvézd, ve kterych se teprve nedavno spustil mechanismus zpusobujici ubytek lithia.
Vice o obrech v nasledujici kapitole.

Tabulka 5: Lithiovi obfi

HD Terr [K] sp.tfida logN(Li)
787 4180 KA4I1I 1.80+0.30
9746 4420 gK1 2.70
19745 4990 KI1III 4.08 +£0.10
31993 4500 K2III 1.40 £0.20
39853 3900 KS5III 2.80+£0.20
95799 4800 G&III 3.22+0.20

112127 4340 K2I1I 2.70

3.8 PriCiny chemické anomalie

Rozpory teorie a pozorovani zvySeného obsahu lithia ve hvézdach jak na hlavni
posloupnosti, tak pii odchodu z hlavni posloupnosti, se vysvétluji riznymi zpasoby.
Jednak jsou navrhovany vnéjsi pficiny, jako je pohlceni zbytkli novy nebo planety,
nebo pfiCiny vnitini, napf. syntéza cerstvého lithia Cameronovym-Fowlerovym
mechanismem. Jednotlivé hypotézy jsou probirdny niZe. Je tieba jeSté poznamenat,

ze pri¢iny vedouci k nezvykle vysokému obsahu lithia nejsou dosud piesné znamy.
3.8.1 Mikroskopicka difuse

Difuze je velmi pomaly proces vzlindni atomu s velkym G¢innym prifezem vici

prostupujicimu zéfeni a sedimentace opticky neaktivnich atoml [15]. Podminkou
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prosazeni tohoto dé&je jsou velmi stabilni a nepohyblivé podpovrchové vrstvy. To
ovSem vyzaduje, aby v povrchovych vrstvach hvézd nedochazelo ke konvekci.
Zaroven to vyzaduje velmi pomalou rotaci. Pokud se navic vyskytuje i globalni
magnetické pole (brani neuspofadanym pohybim elektricky nabitych ¢astic), pak je
stabilizace jesté veétsi.

Randich a spol. (2000) [17] diskutuji tento ptipad pro hvézdy hlavni posloupnosti.
V principu by difize mohla vysvétlit hladky pokles maxima obsahu lithia mezi
stafim Hyad a hvézdokup ve staii 2 miliard let. Difize byla schopna vysvétlit obsah
lithia na Slunci, kde difize helia byla potvrzena helioseismologii. Nicménég difuze je
ptilis pomaly proces: modelové vypocty ukazuji, ze pti zvétSeni hloubky konvektivni
zony je pak pfi teplotach mensich nez 6400 K casova skala difuze velmi velka. Je
srovnatelnd s vyvojovou casovou Skalou, a tedy dokud hvézda nedosdhne uplného
konce hlavni posloupnosti, nemize probihat Z4dny mechanismus vedouci
k vyraznému poklesu lithia. Navic by bylo obtizné vysvétlit vymizeni procesu

ubytku lithia, ktery, jak se zda, nastava pro hvézdokupy starsi nez 2 miliardy let.

3.8.2 Ztrata hmoty

De la Reza a spol. (1996) [30] navrhli, Ze vSechny méné hmotné hvézdy prochazi
jednim (mozna nékolika) episodami obohacovani lithiem, pficemz kazda z nich je
doprovazena odvrZenim casti hmoty. Tuto hypotézu zalozili na zjisténi, Ze vétSina
lithiovych obri ma barevny exces v daleké infraervené oblasti. Z analyzy
Charbonela a spol. (2000) [22] ovSem vychazi, Ze toto neni pravidlem. Nékteré
hvézdy jsou totiz lithiové a nemaji barevny exces, naproti tomu jsou i hvézdy, které
barevny exces vykazuji, ale lithiové nejsou.

Randich a spol. (2000) [17] poukazuji na to, Ze ztratou hmoty neni mozné
reprodukovat zavislost obsahu lithia na efektivni teploté [31]. Navic, oproti difuzi, je
tento proces pfiliS rychly na to, aby vysvétlil pomaly pokles maximalniho obsahu

lithia.
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3.8.3 Rotace

Rotace byla pokladana za zakladni mechanismus extrapromichévéni, diky ni mohl
byt v obdobi vzniku hvézdy z jejiho nitra vyplavovan materidl bohaty na lithium.
Pokud bychom srovnali jednotlivé pfipady, nenajdeme obecny vztah, ktery by daval
do souvislosti rotaci hvézdy a jeji obsah lithia [22]. Napt. HD 219025 (logN(Li) =
3.0) — v.sin i = 25 km.s™”, HD 233517 (4.22) — v.sin i = 18 km.s”, HD 9746 (3.75) —
v.sini=9 km.s”, HD 112127 (2.7)— v.sini=2 km.s™.

Ovsem z prace de Medeirosa a spol. (2000) [32] vyplyva, Ze zastoupeni lithia s rotaci
hvézdného obra souvisi, alespon ¢astecné. Jedna se o samostatné hvézdy spektralni
tfidy GOIIL. Cim vice obsahuje hvézda lithia, tim rychlejsi je jeji rotace. Toto plati
také pro ranéjsi typy nez GOIIL. Pro pozdéjsi typy sledujeme nizsi rotacni rychlost a
téz niz$i zastoupeni lithia. Obzvlasté piesné je toto splnéno pro hvézdy s hmotnosti
vintervalu 1,5 az 2,5 hmotnosti slunecnich. Pro ostatni hmotnosti se do vztahu

zastoupeni lithia v zavislosti na rychlosti rotace projevuje 1 zavislost na hmotnosti.
3.8.4 Pohlceni télesa

Jedna se o pohlceni planety nebo hnédého trpaslika [22]. Ale i tento scénai obsahuje
nekolik problémi. Timto zplisobem nelze zvysit zastoupeni lithia na hodnotu vétsi
nez logNV(Li) > 2,8. Kromé narastu lithia by se mélo zvysit 1 zastoupeni jeho isotopil
a také berylia, coz ale neni pozorovano ve vSech ptipadech. Navic pohlceni planety
by mélo byt jednodussi v pozdéjsi fazi vyvoje, kdy ma hvézda vétsi polomér. V této
fazi se dosud zadnou hvézdu nepodafilo najit. Z toho se dd usoudit, Ze i tento

mechanismus jako ostatni pfedchozi je nepravdépodobny nebo nastava velmi vzacné.

3.8.5 Modely hluboké cirkulace

Nejstar§Sim zastupcem této kategorie je tzv. Cameronliv-Fowleriv mechanismus
zroku 1971. Mnozstvi vyprodukovaného lithia pak miize dosdhnout log &(Li) ~ 4,
ovSem kriticky zavisi na detailech tohoto procesu (geometrie, rychlost promichavani,

cetnost) [33]. Na zékladné konvektivni obalky vzniké berylium:

3 4 7
,He+,He— ,Be + v,
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které se méni na lithium:
JBe+ Je” = Li+ v .

Aby lithium mohlo pfezit, musi byt berylium dostate¢né rychle transportovano do
chladnéjsich oblasti. Pravé posledni verze tohoto mechanismu byly podporovany
pozorovanym ubytkem berylia v atmosférach lithiovych obrd. Paralaxy urcené
sondou Hipparcos umoznily ptesné urcit kratkou epizodu produkce lithia ve fazi
maximalniho zafivého vykonu téchto hvézd nachdzejicich se na vétvi Cervenych
obrl. Z toho bylo vyvozeno, Ze tato faze je prekurzorem k procesu michani, ktery
vede k dal$im anomadliim. To ovSem pfinaSi velmi omezené podminky na proces
podpovrchového michani a pfedevSim na jeho extrémni rychlost, coZ pfineslo dalsi
potize, protoze vysoké hodnoty zastoupeni lithia mize byt dosazeno kdekoliv na

vétvi obru.
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4 Hvézdna atmosféra

V podstaté vSechny informace, které o hvézdé mame, ziskavame studiem jejiho
elektromagnetického zareni. Znalost piesného fyzikalniho stavu oblasti, ze které
k ndm toto zafeni prichazi, je tak klicova k pochopeni dé&ja, které ve hvézde
probihaji. Oblast, z niz zafeni hvézdy pozorujeme, se nazyva hvézdna atmosféra.

Tuto kapitolu jsem pievzal z diplomové prace Jititho Krticky [34], kde hlavnim
zdrojem byla Mihalasova monografie [35]. Uvedené je i v [15,36].

4.1 Zakladni veliCiny

S 24

specificka intenzita zateni I(r,n,v,7). Ta se definuje pomoci mnozstvi energie dE
proslé jednotkovou plochou dS vbodé r ve sméru n do prostorového thlu dw
v intervalu frekvenci (v,v+dv) v Case t za Cas dt:

dE = I(r,n,v,t) dS cosO dw dv dt, (D)
kde € je thel mezi smérem n a normalou k plose dS. V dalsim budeme uvazovat
stacionarni planparalelni horizontaln€¢ homogenni atmosféru, coz modely pocitajici
atmosféry hvézd bézné uzivaji. Stfedni intenzitu J(r,v) mlUzeme vyjadiit pro

stacionarni pfipad bézné uzivanym vztahem
1
Jew)=2 [ 1 mvidu. @

kde proménna u je v astrofyzice bézné uzivana a zavadi se vztahem u = cosé.

Definujeme dale astrofyzikalni tok zafeni:

F(zv)=2[ 1z, p.v)pdy 3)

a podobné 1 Eddingtontv tok

Hzv) = [ 1 uvudu. @
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Pro stfedni intenzitu (2) se uziva oznaceni nulovy moment intenzity, pro tok (3), (4)

se uziva prvni moment intenzity. Analogicky se definuje 2.moment intenzity:
1 2
Kzv)=7 [ 1Guvdu. 5)

Bézné se jesté zavadi proménny Eddingtontiiv faktor:

f(z,v)=K(z,v)/J(z,V). (6)

4.2 Rovnice prenosu zareni

Béhem prichodu fotonli hvézdnou atmosférou dochdzi k jejich n¢kolikandsobnému
pohlcovani a opétovnému vyzarovani. Tyto procesy se jako celek oznacuji jako
pienos zareni. Je vhodné procesy vedouci k pohlcovani zafeni a k emisi zareni
popisovat oddé€lené. Zavadi se tedy absorpcni koeficient y(z,n,v) a emisni koeficient
n(z,n,v). Budeme sledovat elementarni objem, omezeny plochou dS a tloustkou ds.
Cast energie dE pohlcené timto elementem za &as df ze zafeni o intenzité I(z,n,v)
v intervalu frekvenci dv, dopadajiciho ve sméru normaly k dS v elementu télesného
uhlu dw je rovna

dE = y(zn,v) I(z,n,v)dS ds dw dv dt. (7)
Dale tento element vyzafuje energii dE v intervalu frekvenci dv do télesného thlu dw
ve sméru n za ¢as dt, pro kterou plati:

dE = n(z,n,v) dS ds do dv dt. (8)

Obecné jsou tyto koeficienty zavislé na sméru, ale v piipad¢ statického prostiedi jsou
koeficienty y, # izotropni.

V tomto ptipad¢ Ize rovnici pfenosu zafeni zapsat timto zptisobem:

ol(z, u,v
LY ey Gy, ©)
Nyni zavedeme optickou hloubku 7(z,v) vztahem
zv)= [ 42 )z (10)

a dale zdrojovou funkci S(z,v) jako pomér absorpéniho a emisniho koeficientu

S(z,v)=n(z,v)/ x(z,v). (11)
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Pomoci vyrazi (10) a (11) mGzeme rovnici pfenosu zafeni (9) zapsat v nasledujicim
tvaru:

%:1(; V)= S(z,v). (12)
V astrofyzice je bézné pii psani téchto vzorci vynechavat zavislost proménnych na
z a u a frekvenéni zdvislost zapisovat do dolniho indexu, napft. /(z,u,v) = ,.

V ptipadé LTE (kapitola 5.1) se zdrojova funkce zapisuje pomoci koeficientu
pravé absorpce k, (foton je pouze pohlcen) a koeficientu rozptylu o, (foton je
pohlcen, nasledné je vyzaten). Za piedpokladu

X, =k, to, (13)
1ze tedy vyjadiit zdrojovou funkci jako
S, =(k,B, +0,J,)/(k, +0,). (14)
Zderivuje-li se vztah (4) podle 7,, dostane se s pouzitim rovnice ptenosu (12) prvni
momentova rovnice, svazujici tok H, s intenzitou /, a zdrojovou funkci S,
oH ,

o7

14

=J,-S,. (15)

Podobné stejnou derivaci rovnice (5) se ziskd vztah spojujici derivaci druhého

momentu s prvnim:

Y= H (16)

4.3 Presné reSeni rovnice prenosu

Je mozné nalézt presné feSeni rovnice (12). Tuto rovnici vynasobime integratnim

faktorem exp (-z,/u) a dostavame

(e, 1,v) = 10y, g v)e 0 4 L [7s, @ ar. am
y7,

1

Zajimava feSeni rovnice prenosu se dostanou pro 7; = 7, 7, = . Potom pro u > 0
plati:
lim I(z,, u,v)e ™" =0. (18)
T, =00
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Piesné feSeni rovnice (12) je mozno zapsat ve tvaru
12, a0y =— [ S, (exp(—(t~7,)/ wydt, 0<p<L. (19)
ﬂ v

Dale pro u<0 piedpokladame, ze pti r = 0 je I(z,,u) = 0 a tedy polozime 7, = 0, coz

vede k feSeni
12, v) ==~ [ S, () exp(~(t—7,)/ e, -1<p<0.  (0)
7

Pomoci téchto vzorcii je mozné zjednodusit vypocet stiedni intenzity J, (7).

Dosadime-li do (2) vzorce (19) a (20), obdrzime po substituci w = £1/u

J,(z,)= % f diS., (t) r dwexp(—-w(t —7,))/ w+ 21)

+ J: drS,, (t) [ dwexp(—w(z, =)/ w.
Zavedeme-li exponencialni integralni funkce
E, (x)= f t"e™Mdt (22)
pak je mozné vzorec (21) jednoduse prepsat:
5@ =[S, 6B, -7, ), @3)

Protoze se integral vystupujici v tomto vzorci ¢asto vyskytuje v teorii pienosu zafeni,

zavadi se novy operator A, definici

ALr@l= [ s (e~ g 24)

S pomoci tohoto operatoru lze rovnici (23) elegantné piepsat na tvar

J,(t,)=A.[S,]. (25)

4.4 Stav zarivé rovnovahy

V atmosférach béznych hvézd neexistuji zdroje energie. Musi tedy platit, ze tok
energie je ve vSech mistech atmosféry stejny. Navic, pokud dominuje pfenos energie
zafenim, mizeme vyuZzit vybudovaného matematického popisu atmosféry k zapsani
zékona zachovani energie. Ve stavu zafivé rovnovahy musi byt celkova energie

pohlcena latkou opét latkou vyzarena. Celkovou pohlcenou energii Ize zapsat jako
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f dvdday (z,v)I(z,1,v) =47 f 2z V) (z,v)dv . (26)

Celkovou vyzatfenou energii Ize zapsat takto:

dvqdon(z,v)=4r | y(z,v)S(z,v)dv. (27)
J v )

Spojenim téchto dvou vztahti 1ze pro stav zafivé rovnovahy napsat

[ 2,08, -J,)dv=0. (28)

4.5 Difuzni pribliZeni

V nejhlub$ich vrstvach atmosféry stav latky prechdzi ke stavu termodynamické
rovnovahy, kdy se S, blizi k Planckovu rozd¢€leni B,. Vybere se bod 7, >>1 a rozvine

se S, v fadu:

1d"B 0
S(r)B(r)Z,dn ,=1,)". (29)
Potom z piesného feseni (19) dostdvame vzorec popisujici uhlovou zéavislost /,(z,,u)
pro0<u<I:
d"B,
1,(t,,1)= Zu et (30)
n=0

Pro hloubkové vrstvy atmosféry se 7, méni mnohem rychleji nez B, a proto je mozné

ponechat v fad¢ pouze prvni ¢leny a ostatni zanedbat:

I,(7,, /)= (31)
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5 Popis astrofyzikalniho plazmatu

Pfi urovani stavu plazmatu je nutné vzit v uvahu velké mnozstvi procesii excitace a
ionizace. Pro popis téchto procesti obecné existuji dva piistupy. Za predpokladu, ze
se plazma v malém okoli uvazované¢ho bodu nachéazi ve stavu termodynamickeé
rovnovahy, tedy hodnoty teploty a hustoty jsou dany lokaln¢, hovoifime o stavu tzv.
lokdlni termodynamické rovnovahy (LTE). Naopak v opaéném piipade,
oznacovaném jako NLTE, je nutné pocitat s detailni statistickou rovnovahou a tedy
vzit do tivahy vSechny procesy, které mohou ovlivnit obsazeni danych hladin a
ioniza¢nich stupnd. V obou téchto ptipadech se predpokladd, ze v zakonech
popisyjicich jednotlivé fyzikalni procesy vystupuje jedina teplota a Ze rozdéleni

rychlosti hmotnych Castic je maxwellovskeé.

5.1 LTE a zakladni vztahy

Jestlize mé platit LTE, musi byt v plazmatu splnéna detailni rovnovaha, tedy rychlost
kazdého procesu je rovna rychlosti inverzniho procesu. Procesem nastoleni
rovnovahy jsou srazky. Naopak zafivé procesy (absorpce, emise) rovnovahu
narusuji. Pokud by vSak bylo pole zafeni izotropni, pak také zafivé procesy jsou

v rovnovaze. Tedy LTE je dobie splnéno v hlubokych vrstvach atmosféry.

5.1.1 Excita¢ni rovnovaha — Boltzmannova rovnice

Pro rozdé€leni hladin v atomu plati Boltzmannova distribu¢ni funkce. Oznacime n;j
koncentraci atomu prvku k na excitované hladin€ i ve stupni ionizace j (j = 0 znaci

neutrdlni atomy), g pfisluSnou statistickou vahu a y;; excitacni energii, pak tato

fukce ma tvar
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(n,-jk ] _ ik oK (32)

s ok
Vzorec je mozné piepsat tak, aby obsahoval celkovou koncentraci atomii v daném

stupni ionizace (Njk)* (hvézdicka znaci hodnoty veli¢in v pfipadé LTE):

I’l@/'k _ g;‘jk e—;(,»/k kT , (33)
Ny U, (T)

kde Un(T) je particni funkce (stavova suma). Diky tomu, Ze se atom nachazi

v sousedstvi ostatnich atomt, chybi nejvyssi hladiny. Snizeni ioniza¢ni energie vede

k tomu, Ze parti¢ni funkce neni divergetni, a proto je mozné psat (33).
5.1.2 Ionizacni rovnovaha — Sahova rovnice

Sahova ioniza¢ni rovnice urcuje pocet iontli v ioniza¢nim stupni. Se zachovanim

ptedchoziho znaceni ji miizeme zapsat ve tvaru

* 5 3/2
l’lojk =n l( h ] gO_jk e;(,/k/kT (34)
My i1k 2\ 27omkT 8o, jr1k ’

kde yjx zna¢i ionizacni potencial, m klidovou hmotnost elektronu, (n.)* koncentraci

elektront. S pouzitim Sahovy rovnice lze vypocitat pomér poctu atomi prvku
k stupné 1onizace j Nj k celkovému poctu atoml daného typu N, tedy vyjadfit

1onizacni podil fix (n,T):

Jo-1
fy(neT) =( v j =, (35)
k ZHn: D4 (T)
m=0 [=m

kde J; je cislo posledniho stadia ionizace dan¢ho prvku a @u(7) nazyvame

Sahovymi-Boltzmannovymi faktory a definujeme jako

B U T 2 3/2
c1>1k(T)zl CON et/ (36)
2U,,,,(D)\ 2omkT

Pro koncentraci n;; je moZno napsat obdobny vzorec

ny =N @ (T), (37)
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kde faktor @ (7) je definovan jako

3/2
- 1 ik hz
Oy (T)=— / e =y |/ kT]. 38
uw(T) 2Uj+1,k(T)[2ﬂkaj Xp[(l(,k Zyk) ] (38)

Navic, v ptipad¢ LTE plati, Ze pomér koeficienti emise a absorpce (11) je roven

Planckové funkci:

3
S -B = 2hv 1
o
Plkr

5.1.3 Zakon zachovani elektrického naboje

1. (39)

Oznacime-li oy (relativni abundance) podil poctu atomt prvku & ku celkovému poctu
atomt, pak vztah mezi koncentraci ¢astic daného atomu N a celkovym poctem ¢astic
v jednotce objemu N Ize napsat ve tvaru

Ny=o (N-n,). (39)

Protoze plazma je jako celek elektricky neutralni, je koncentrace elektronii n, ddna

TEDDWIEILETR) WD WA} (40)

5.2 NLTE a zakladni vztahy

Pro mnohé hvézdy predpoklad LTE nestaci. Pokud je ioniza¢ni nebo excitacni
rovnovaha ur€ena spiSe zafivymi procesy nez procesy srazkovymi (nepruznymi
srazkami mezi atomy a ionty), pak je nutné pouzit predpoklad tzv. statistické
(dynamické) rovnovahy, ¢asto oznacované jako NLTE. To se nejcastéji tykéa horkych
hvézd, jejichz intenzivni pole zafeni podstatné ovliviluje procesy ionizace a excitace.
Pii zapisu rovnic statistické rovnovahy je nutné pro kazdou studovanou hladinu
zapocitat Cetnosti vSech procesi, které ovlivituji obsazeni dané hladiny. Lze ukazat,
ze pokud jsou obsazeni jednotlivych hladin urCovéana predevsim srazkovymi procesy,
pak rovnice statistické rovnovahy vedou k tymz vysledkiim jako rovnice popisujici

LTE.
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5.2.1 Odvozeni rovnic statistické rovnovahy

Vychézime z rovnice popisujici ¢asovou zmeénu obsazeni i-té hladiny »; pro prvek k:
%+V(ni -3J:Z(njpji —n,P,), @1)
ot e
kde ¢isla P;; odpovidaji pravdépodobnosti pfechodu z i-té do j-té hladiny (tzv. rate) a
soucin n;P; poctu atomi, které prejdou ze stavu i do stavu ;.
Jestlize provedeme soucet pies vSechny hladiny, vynasobime hmotnosti atoma m
a seCteme ptes vSechna k, dostaneme hydrodynamickou rovnici kontinuity:

%_/t’w(p.?j:o. “2)

Pro stacionarni stav a staticky pfipad (nelze zanedbat, pokud studujeme napf.

rychlé procesy) ziskdme hledané rovnice statistické rovnovahy:

> (n,P, —n,P,)=0. (43)

J#i
5.2.2 Procesy ovliviiujici obsazeni hladin

Obsazeni hladin ovliviiuji dva zakladni procesy:
e zafivé — jednd se o vazané-vazané piechody (absorpce, emise stimulovana a
spontanni) a vazané-volné prechody (fotoionizace, rekombinace stimulovana
a spontanni), popisujeme koeficienty R;, které vyjadiuji pravdépodobnost
prechodu z i-té do j-té hladiny vlivem zéfeni, tzv. zafivy rat.
e srazkové — srazkova excitace a deexcitace, srazkova ionizace a rekombinace,
popisujeme pomoci koeficientli C;; (podobné jako u zafivého ratu, ale vlivem

srazky), tzv. srazkovy rat.
5.2.3 Soustava rovnic statistické rovnovahy

Pro kazdou hladinu plati:
n Y (R, +C,)=2n, (R, +C,)=0, (44)

J J

kde n;, n; znaci obsazeni i-té, j-té hladiny.
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Tyto rovnice jsou linedrn¢ zévislé, proto jednu zrovnic nahrazujeme dopliujici

rovnici, napt. zdkonem zachovani naboje:
ZZmNmk =n,, (45)
k m

kde N, odpovida poctu atomil prvku & v ionizovaném stavu, nebo rovnici vyjadiujici

zachovani poctu ¢éstic:
DY Nu=Ny. (46)
k m

Protoze pro kazdy atom mame nezavisly systém a chceme zachovat vétSinou pomer

H ku He, doplilujeme tuto soustavu abundanc¢ni rovnici:

ZNmk - sz(ref) ) (47)

m Xrery m

kde (ref) znac¢i referencni atom (vétSinou vodik). Resenim této soustavy ziskame

hledané obsazeni energetickych hladin.
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6 Hvézda HD 39853

6.1 Charakteristiky hvézdy

Hvézda HD 39853 pochézi z populace starych diskovych hvézd s vysokou radialni
rychlosti a snizenym obsahem kovil. Jedna se o hvézdu spektralniho typu KS5III, tedy
cerven¢ho obra. Hvézda je vyjimecénd vzhledem k velmi silnym cCaram lithia ve
spektru.

Prvni podrobné studium hvézdy provedl Gratton (1989) [23], odkud je pievzata
vétSina udaju.

Efektivni teplota hvézdy byla urfena zexcitatni rovnovahy pro Fel cary
s ekvivalentnimi $itkami mens$imi nez log(EW/A) < - 4,7. Tato hodnota byla srovnana
se spektroskopicky ziskanymi teplotami, pfi¢emz zavérem analyzy byla hodnota
(3900 + 100) K.

Vzdélenost a z€ervenani hvézdy byly urceny itera¢né. K prvnimu odhadu byly
vyuziti obfi ve hvézdokupé 47 Tucanae se stejnym B-V indexem a stejnou absolutni
hvézdnou velikosti. Z tohoto prvniho odhadu pro modul vzdalenosti bylo odhadnuto
zCervenani, které zpétné slouzilo pro korekci B-V indexu. Absolutni hvézdna
velikost vySla M, = - 1,3 mag a vzdalenost 250 pc. Po dalSich korekcich byla pfijata
hodnota absolutni hvézdné velikosti M, = - 0,7 mag a vzdalenost 190 pc. Novéjsi
hodnota [26] z katalogu Hipparcos je 0,00437”, cemuz odpovida vzdalenost 229 pc.

Na zaklad¢ Grattonovych (1989) méteni byla téZ ur¢ena hodnota radialni rychlosti
(79,9 + 0,5) km.s™.

Povrchové gravitacni zrychleni bylo uréené z relace

logg = log(%sj - log( %S ) +4log T, —10,61, (48)

kde M je hmotnost hvézdy, L zafivy vykon, T, efektivni teplota (index s znaci
slune¢ni hodnoty), pfi¢emz hodnota zafivého vykonu pro hvézdu vychazi vzhledem
ke Slunci log(L/Ls) = (2,5 £ 0,2) a hmotnost (0,8 = 0,2) M;. Ur¢eni hmotnosti je

nejisté, protoZze neni znamo, zda hvézda vstupuje na vétev obri poprvé nebo
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podruhé. Pro vySe uvedenou teplotu je hodnota gravita¢niho zrychleni log g = (1,16
+0,25).
Hodnota mikroturbulentni rychlosti byla ur€end ze srovnani s kiivkami rastu pro

¢ary Fe I, které mély excitacni potencial vétsi nez 3 eV, &, = (1,0 £ 0,2) km.s™.

6.2 Vyvojova faze

Vzhledem k povrchové teploté (3900 K) a zativému vykonu (log(L/Ls) = (2,5 = 0,2))
existuji tfi mozné faze vyvoje, ve kterych by se hvézda mohla nachazet:
e prvni vstup na vétev obrl, coz znamend ze dochazi ke slupkovému hoteni
vodiku
e asymptotickd vétev obrti, bud’ sméfujici k fazi termalnich pulzl anebo se jiz
v této fazi nachézi
e hoteni hélia v jadre, ackoliv je tato faze velmi kratkodoba (modely naznacuji,
ze mén¢ hmotni obfi nedosahuji okamzité stacionarni faze hoteni hélia po
zapaleni héliovych reakci, mohou stravit nezanedbatelnou dobu ve fazi
prochazejici nékolika héliovymi zablesky, dokud neni jadro kompletné

zbaveno degenerace)

6.3 Chemické slozeni

Chemické slozeni atmosféry odpovida hvézdam chudych na kovy ([Fe/H] = -0,5 +
0,1), obohacenych o kyslik ([O/Fe] = 0,29 £ 0,15) a dalsi lehké prvky (11 < Z <22),
s velkym pomérem C/N (8 + 2) a malym pomérem izotopt uhliku *C/"C (6,6 +
1,2). Pozorované s-prvky (Zr a La) nebyly zaznamenany ve zvysené mife. Ve spektru
hvézdy jsou velmi silné ¢ary Li (logN(Li) = 2,8 + 0,2), coz je neobvyklé u K-obri.
Pravdépodobnost, ze by se jednalo o ptivodni lithium, je velmi mala, protoze maly
pomer 2c/Bc naznacuje, ze jiz nastalo promichdvani povrchového materialu

s oblasti horeni vodiku.
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6.4 Puvod lithia ve hvézdé HD 39853

Existuje n€kolik hypotéz, pro¢ ma hvézda HD 39853 tak vysoky obsah lithia. AvSak

neni aplné jasné, jak k tomuto jevu skutecné dochazi.

6.4.1 Pavodni obsah

Chemické slozeni této hvézdy je obdobné jako u trpaslikii s podobnym obsahem
kovi. Pomér izotopli uhliku vSak naznacuje, Zze konvekce jiz pfinesla k povrchu
materidl nachylny k nekompletnimu CN hofeni. A v teplotach, pfi kterych vznika

izotop "°C, by ptvodni lithium davno shofelo.

6.4.2 Znecisténi vybuchem novy

Jestlize budeme ptedpokladat, ze hvézda méla privodce (bilého trpaslika), pak
existuje domnénka, kterd vysvétluje zvySeny obsah lithia ve hvézdé tim, Zze
v soustavé doSlo k explozi novy. K tomu je zapotiebi, aby soustava tvofila tésnou
dvojhvézdu, slozkami jsou bily trpaslik a normalni hvézda hlavni posloupnosti nebo
obr. V pribé¢hu vyvoje soustavy dochdzi k tomu, ze material z normdlni slozky
pretéka na bilého trpaslika, coz ma za nasledek rist jeho hmotnosti. Jejim
zvySovanim dochézi ke smrs$tovani bilého trpaslika, ¢imz se uvoliiuje gravitacni
potencidlni energie. Postupné nartsta teplota az do té doby, nez se zapali reakce
CNO-cyklu. Reakce probihaji velice rychle a maji explozivni charakter. Pti vybuchu
novy je produkce lithia tm&rna mnozstvi *He, které se pfenese na bilého trpaslika.

V ptipadé soustavy HD 39853 by mohla explodujici obalka novy (107 M)
obsahovat 107 Mg lithia. Odhaduje se, ze 1/20 z celkového mnozstvi lithia byla
zachycena obalem hvézdy. Uvahy opirajici se o tuto teorii vedou k vysledkiim, Ze
v tomto ptipad¢ by bylo logN(Li) = (2,6 - 3,3), coz je hodnota v dobrém souhlasu
s pozorovanim.

Abychom mohli tyto uvahy potvrdit, je tieba zvazit, zda je splnéno nékolik
pfedpokladti nutnych k uskutecnéni této udalosti. Bily trpaslik by musel existovat ve
vzdalenosti o malo vétsi nez Rochetiv lalok. Pfi rekonstrukci vzniku soustavy vyslo

najevo, ze rozdéleni na dvé slozky je nepravdépodobné. Pro reprezentativni hodnoty
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vzdélenosti mezi slozkami » = 150 Rg a hmotnostech odpovidajici hmotnosti Slunce,
vychazi perioda 150 dni a primérnd rychlost 50 km.s™. Pozorovani ukazuji, ze
zmény hodnoty radialni rychlosti nejsou vétsi nez 1 km.s”. Pravd&podobnost, Ze bily
trpaslik jako privodce hvézdy HD 39853 existuje ve vzdalenosti, pro kterou je

v , , An. vr v 1S3
mozné tyto uvahy provadét, je mensi nez 10™.

6.4.3 Pohlceni objektu

Na hvézdu HD 39853 byla téz aplikovana hypotéza obohaceni lithiem pohlcenim
télesa. V tivahu pfichazeji jen tfi mozné typy téles, které by se mohly v blizkosti
hvézdy nachazet — terestricka planeta, planeta typu Jupiter a hnédy trpaslik.
Myslenku pohlceni terestrické planety rozpracoval J. B. Alexander [40] v roce 1967.
Horni hranice obsahu lithia v takové planeté¢ mlze byt dana predpokladem, Ze
planeta méa slozeni typické pro planetu ze slune¢niho okoli bez obsahu H, He, C, N,
O, Ne, Ar. Tento piedpoklad pak dava hmotnost lithia mensi nez 6.10™'% Ms. Pro
ptipad pohlceni terestrické planety je tato hodnota velmi mala a tento typ télesa je
vyloucen.

Planeta typu Jupitera ma jadro o hmotnosti 20 Mz podobného slozeni jako
terestrické planety a dale plynny obal o hmotnosti 300 Mz. Odhady obsahu lithia
v téchto planetdch se pohybuji kolem 10 Mg, jenZe ani tato hodnota neodpovida
obsahu lithia ve hvézdé HD 39853.

Podle povahy télesa podobného hnédym trpaslikim (hmotnost az 80 Mj) se
usuzuje, Zze maximalni obsahy lithia maji pravé tato télesa. Mnozstvi lithia
v povrchovych vrstvach hvézdy HD 39853 pii pohlceni hnédého trpaslika je dano
relaci N ( HD39853) < 0,3.N.(HT). Hmotnost obalky této hvézdy se odhaduje na
0,2 M.

Uvazujeme-li teorii pohlceni hnédého trpaslika, pak podle obsahu lithia
stanoven¢ho na hodnotu 2,8 musi byt spodni hranice obsahu lithia v hnédém
trpaslikovi > 3,3. V problematice obsahu lithia ve hvézdach se také miizeme setkat se
srovnanim s prostorovou rychlosti daného objektu. Z méfeni provedenymi A. M.
Boesgaard a M. Tripicco [41] vyplyva, ze zadny objekt s prostorovou rychlosti 100

km.s' nemé obsah lithia v&tsi nez logN(Li) = 2,5. Proto je podle tohoto uvaZeni
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nepravdépodobné, ze by zvySeny obsah ve hvézdé zplsobilo pohlceni hnédého

trpaslika.

6.4.4 Nukleosyntéza

Tato moznost byla jiz probirana v kapitole 3.8.5. Vzhledem k evolu¢ni fazi hvézdy a

nedostatecného zastoupeni s-prvkli autor tento mechanismus téz vylucuje.
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7 Vypocty a diskuse

V této kapitole se zabyvam praktickou ¢asti diplomové prace. K dispozici jsem mél
intenzitni zaznam hvézdy HD 39853 potizeny v Ondiejové a z néj jsem mél urcit
fyzikalni a chemické vlastnosti atmosféry studovaného objektu. K tomuto ucelu jsem
vyuzil jednak program SYNSPEC, jehoz vystupem je syntetické spektrum hvézdy
pro vypocteny model atmosféry, které jsem poté srovnaval s intenzitnim zdznamem a
také program WIDTH, pocitajici na zakladé¢ piislusného modelu atmosféry a

ekvivalentnich §ifek vybranych prvki jejich obsah v atmostéte.

7.1 Spektrogram

Intenzitni zdznam hvézdy HD 39853 byl ziskan na 2m dalekohledu AsU CSAV
Ondfejov v lednu roku 2002. Udaje tykajici se ziskani intenzitniho zaznamu shrnuje
tabulka 6. Vice informaci o 2m dalekohledu jsou k dispozici na [37]. Zdznam byl

pofizen v intervalu vlnovych délek (6259 — 6771) A.

Tabulka 6: Parametry expozice

parametr Hodnota

datum expozice 29.1.2002

zacatek expozice 19:52:56

konec expozice 21:15:06
doba expozice 4930 s

spektrograf COUDE 700’
detektor SITe 2000x800

tlak 972 hPa
venkovni teplota 8,0 °C

venkovni vlhkost 59,50 %
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7.2 Vypocet modelu atmosfér

Modely hvézdnych atmosfér vyuzivaji rovnice pfenosu zareni spolu s rovnicemi
popisujicimi obsazeni hladin, rovnice hydrostatické rovnovahy a ptipadné rovnice
popisujici tok energie prostiednictvim konvekce [15]. Modelem atmosféry se rozumi
prubéh riznych fyzikalnich veli¢in a parametrii (napf. hustota latky a elektront,
elektronova teplota) v atmosféte hvézdy. Parametry pro vypocet modelti hvézdnych
atmosfér jsou efektivni teplota, velikost gravitaéniho zrychleni na povrchu hvézdy a
obsah tézsich prvki.

Pro vypocty modelt hvézdnych atmosfér jsem pouzival program ATLAS9 [42]
vyvinuty Robertem L. Kuruzem. Pii vypoctech pouziva LTE, dale ptedpoklada
planparalelni atmosféru v hydrostatické rovnovdze a zahrnuje opacity s pouzitim
opacitni distribucni funkce, pro jejiz vypocet se vyuziva piiblizné¢ 58 milioni
atomarnich a molekularnich car.

Pti vypoctu modelti atmosfér je obtizné pfesné zahrnuti ¢arové absorpce miliont
Car [34]. To by znamenalo pocitat modely atmosfér fadoveé v desitkdch milioni
frekvenci. ZjednoduSeni nabizi pravé opacitni distribu¢ni funkce. Ty jsou definovany
na zadaném intervalu frekvenci jako funkce parametru X. Pro zadané X je P(X)
definovéno jako podil celkové délky intervalu, kde je opacita mensi nez X ku celkové
délce intervalu. Timto zplGsobem je mozné aproximovat slozity pribéh funkce y,
monotonni zavislosti P(X).

Tento program zahrnuje téZ konvekci, a to pomoci teorie délky promichavani.
Jedna se o charakteristickou délku promichavani, na které dochazi k vymén¢ energie
konveket.

Vychozi modelové parametry hvézdy HD 39853 jsou: T.;= 3900 K, log g = 1,16,
& =10 km.s™". Modely jsem po¢ital pro efektivni teploty 3800 K, 3900 K, 4000 K.
Povrchové gravitacni zrychleni: 1,0, 1,16, 1,50. Ve vSech modelech je zapocitan vliv
molekul. Délka promichavani byla zvolena 1,5. Model byl pocitan ve 40

hloubkovych bodech.
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7.3 Identifikace spektralnich car

Ve spektru chladnych hvézd nachazime obrovské mnozstvi ¢ar. Znamena to, Ze pii
téchto nizkych teplotach existuje mnoho prvkii ve hvézdné atmosféte v neutralnim ¢i
excitovaném stavu. V ziskaném spektru jsem provadél identifikaci téch car, jejichz
ekvivalentni $itka byla fadové v desitkdch mA, pficemz jsem pouzival katalogy
[38,39]. Ve spektru byly nejvice zastoupeny Cary Zeleza, titanu, vanadu, niklu,
vapniku. Velmi napadnd je absorpéni ¢ara lithia (6709,8 A), ktera je druhou
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zobrazeny tfi Gseky spektra.

7.4 Vysledky z programu Synspec

Program SYNSPEC [11] slouzi k vypoctu syntetického spektra. Nacitd seznam car a
dynamicky vybirda cary, které prispivaji k celkové opacité. Program zapocitava
fotoionizace z explicitnich hladin, volné-volnou opacitu explicitnich iont, rozptyl na
volnych elektronech, opacitu H ™ a opacitu H,", zalozené na fyzikalnich parametrech
aktualni atmosféry. SYNSPEC fe$i rovnici pfenosu zafeni ve vlnovych délkach
uréenych vstupnim intervalem. Vlnové délky pro vypocet spektra program urcuje
automaticky tak, aby dostate¢né presné popsal pribéh carové opacity. Vypocet
spektra Ize provést za piedpokladu LTE i NLTE.

Syntetické spektrum jsem poéital v intervalu vinovych délek (6300 — 6770) A. Do
vypoctu se zahrnuje téZ rychlost rotace hvézdy a instrumentélni profil (zpisobeny
nedostate¢nou rozliSovaci schopnosti pfistroje, aberaci a difrakci). Rota¢ni rychlost
hvézdy jsem pievzal z [22], tedy v.sin i = 3,1 km.s". Obrazek 1 ukazuje, jaky vliv ma
instrumentalni profil na vysledné syntetické spektrum. Obrazek 2 a obrazek 3 ukazuji

srovnani syntetického a pozorovaného spektra.
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vinava délka [A]
Obrazek 1: Vliv instrumentalniho profilu na tvar spektralni ¢ary. Modfte

je hodnota 1,0, ¢erné 0,6, Cervend odpovida pozorovanému spektru.
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Fel
0E [J
na t
'Obs. dat'
o LiZ5.139.x10.9116. dat’

B350 B385 B350 B3935 E400 B405 E410 B415
vinova délka [A]

Obrazek 2: Srovnani syntetického (Cerven¢) a pozorovaného (Cerng)

spektra v oblasti (6380-6420) A.
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Obrazek 3: Srovnani syntetického (Cervené) a pozorovaného (Cerng)

spektra v oblasti (6570-6610) A.

Déale jsem porovndval syntetické spektrum s pozorovanym pifi  zménach
atmosférickych parametrii, pfiCemz za abundanci lithia jsem dosadil hodnotu
logN(Li) = 2,8 a ostatni prvky jsem ponechal ve slune¢nim sloZeni. Obrazek 4
ukazuje zavislost zmény efektivni teploty na spektru, obrdzek 5 zavislost pii zméné
povrchového gravitaéniho zrychleni, obrdzek 6 zménu pifi rlznych hodnotach
rychlosti mikroturbulence.

Z obrazku 4 vyplyva, ze se zvySujici se teplotou lithiovd ¢ara zmenSuje svou
hloubku. Je to dano tim, ze ¢im teplejsSi ma hvézda atmosféru, tim vice se
v atmosféfe nachazi atomy vionizovaném stavu a na ukor atomil ve stavu
neutralnim.

Mnohem méné ndpadnd je zména intenzity Cary pii promeénném povrchovém

gravitaénim zrychleni (obrazek 5), viz. vztah (48).
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Observed spectrum vs. Teff
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0.4 : ' :
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vinova délka (&)

Obrazek 4: Srovnani pozorovaného spektra (Cerné) se spektrem syntetickym pro

To;r=3800 K (modie), To;= 3900 K (zelen€) a T.p= 4000 K (Cervené).

Chsered spectrum vs. log g
1 . . .

S\

0o
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07

intenzita
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07 Li28 139 10,9100 dat’
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0.4 : : : :
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winova délka (&)

Obrazek 5: Srovnani pozorovaného spektra (Cerné) se spektrem syntetickym pro

log g = 1,0 (modte), log g = 1,16 (zelen¢) a log g = 1,5 (Cervene).

48



Observed spectrum vs. viur

intenzita

'ObsereSp. dat’

05y Li28 t39. %05, g1 16. dat’
Li28.139. 115,91 16. dat' ——
0.4 : : ' :
E705 6706 6707 6708 6709 6710

vinava delka [A)
Obrazek 6: Srovnani pozorovaného spektra (Cerné) se spektrem syntetickym pro

&,=0,5km.s™" (modfe), & = 1,0 km.s" (zelen&) a & = 1,5 km.s™ (Eerveng).

Z obrazku 6 je vidét, ze mikroturbulence se uplatiituje mnohem vice v ¢afe Zeleza
(kolem 6706,3 A) nez v &afe lithia, pficemz teplota obé ¢ary ovliviluje stejné.

Dale je na prvni pohled vidét u ¢ary lithia zleva blend. Pfi zvySeni zastoupeni
nekterého z kovovych prvki (Fe, Si, Al,..) se profil ¢ary nijak nezménil.

Pro velikost radialni rychlosti uvazuji hodnotu 80 km.s™. Céra lithia vypada,
jakoby pfiléhala k modrému kiidlu pozorované ¢ary a tedy by se mohlo zdat, Ze
radialni rychlost neodpovida. Nicméné ve spektru je pfiblizn€ stejny pocet car, které
lezi na cerveném kiidle, nebo které jsou pfimo uprostied. Tento efekt by mohl byt
dan nizkou rozliSovaci schopnosti spektrografu.

Na obrazku 7 je ¢ara lithia s ménici se abundanci. Dno ¢ary pro logN(Li) = 3 by

mohlo byt maximalni hodnotou obsahu tohoto prvku.
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Obrazek 7: Srovnani pozorovaného spektra (¢ern€) se spektrem syntetickym pro

logN(Li) = 2,0 (modte), logN(Li) = 2,5 (zeleng), logN(Li) = 3,0 (Cerveng).

Porovnani spektra pozorovaného a spektra syntetického pro rtzné abundance
vybraného prvku (Fe, Ti,..) potvrdilo, Ze se jednd o hvézdu chudou na kovy, viz

obrazek (8 — 16).
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Obrazek 8: Srovnani pozorovaného spektra se syntetickym pro ¢aru Fe I

(sol znaci abundanci zeleza na Slunci).
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Obrazek 9: Srovnani pozorovaného spektra se syntetickym pro ¢aru Fe [

(sol znaci abundanci zeleza na Slunci).
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Obrazek 10: Srovnéani pozorovaného spektra se syntetickym pro ¢ary Fe |

(sol znaci abundanci Zeleza na Slunci).
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Obrazek 11: Srovnani pozorovaného spektra se syntetickym pro ¢aru Ni |

(sol znaci abundanci zeleza na Slunci).
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Obrazek 12: Srovnéani pozorovaného spektra se syntetickym pro ¢aru Ni |
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0.5

(sol znaci abundanci zeleza na Slunci).
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Obrazek 13: Srovnani pozorovaného spektra se syntetickym pro ¢aru Ca I

(sol znaci abundanci zeleza na Slunci).
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Obrazek 14: Srovnani pozorovaného spektra se syntetickym pro ¢aru Ca I

(sol znaci abundanci zeleza na Slunci).
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Obrazek 15: Srovnani pozorovaného spektra se syntetickym pro ¢aru Ti |

(sol znaci abundanci zeleza na Slunci).
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Obrazek 16: Srovnéani pozorovaného spektra se syntetickym pro ¢aru Cr 1

(sol znaci abundanci Zeleza na Slunci).

7.5 Chemické sloZeni z programu WIDTH

Program WIDTH [42], jehoz autorem je Kurucz, pocitd obsah dané¢ho prvku
metodou kiivek ristu pfi zadaném modelu atmosféry. Jako vstup se pouzivaji
ekvivalentni Sitky Car a fyzikalni konstanty, popisujici prechod odpovidajici dané
c¢are. Program je obecné pouzitelny pro vétsi poCty Car.

K urcovani ekvivalentnich Sitek Car jsem vytvofil program v jazyce PASCAL,
ktery vyuziva k jejich vypoctu obdélnikové pravidlo, viz. ptiloha 1. Jako vstup slouzi
dva soubory, jednak je to intenzitni zdznam, a dale potom soubor, ktery obsahuje
ptibliznou vlnovou délku stfedu cary a mozny blend. Vystup programu je na

obrazku 17.
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1 6709.80 n 475.0 Li
2 6326.90 1 161.5 Ti
3 6556.10 1 188.0 Ti
4 6601.00 1 232.3 Ti
5 6745.00 r 190.3 Ti
6 6360.50 1 244.0 Fe
7 6395.40 1 254 .6 Fe
8 6413.40 r 185.8 Fe
9 6423.20 r 282.9 Fe
10 6432.60 1 314.0 Fe
11 6583.00 1 207.3 Fe
12 6340.75 r 109.6 Ni
13 6368.20 1 183.1 Ni
14 6588.20 n 122.9 Ni
15 6645.30 r 226.0 Ni
16 6440.90 n 269.4 Ca
17 6466.50 1 87.6 Ca
18 6473.40 n 191.7 Ca
19 6719.60 r 231.6 Ca
20 6351.30 n 59.3 v
21 6506.00 1 112.3 v
22 6533.20 r 124.1 v
23 6545.30 1 119.4 \Y
24 6580.60 r 68.5 \Y%
25 6768.25 r 117.3 A%
26 6564 .50 n 1276.8 H
27 6698.00 r 146.7 Al
28 6266.80 r 233.2 Fe
29 6712.10 r 114.1 Fe
30 6705.40 n 99.3 Fe

Obrazek 17: Vystup programu pocitajici ekvivalentni $itky car. Vstup uvazuje i

blendy ¢ar zleva (index 1), zprava (index r) nebo zadny (index n).

Hodnota ekvivalentni §iiky ¢ary lithia vysla 475 mA. Gratton [23] uvadi hodnotu
ekvivalentni §iiky pro tuto &aru 474 mA, coz je v dobrém souhlasu. Nicméné
ekvivalentni Sitky vétSiny ¢ar vychédzi nadhodnocené. Pfi¢inou je pravdépodobné
nepiesné prolozeni kontinua.

Vypocet chemického sloZeni atmosféry jsem pocital pouze pro T,y = 3900 K a

povrchové gravitacni zrychleni log g = 1,16. Vysledky jsou shrnuty v tabulce 7.
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Tabulka 7: Vypocet obsahu vybranych prvka programem WIDTH a srovnani
vysledkt se slune¢nim obsahem [21] a hodnotami vypocétenymi Grattonem [23]. Pro

doplnéni zde uvadim slune¢ni hodnoty.

prvek HD 39853 Gratton [23] | Slunce

Fel 7.87+0.29 7.23 7.50
Cal 6.92 +£0.87 6.24 6.36
Til 5.56 +£0.43 4.96 5.02

Pro vypocet abundance lze vyuzit dvou nejbeznéji uzivanych moznosti [15]. Prvni

zpiisob je vyjadieni obsahu prvku A pomoci slune¢niho chemického slozeni:

ikl )l @

Pokud je veli¢ina [A/H] kladna, pak abundance daného prvku je ve hvézdné

atmosféfe vétsi nez abundance slune¢ni, v opacném piipadé je obsah daného prvku
v atmosféfe hvézdy mensi nez abundance slunecni.
Druhou ¢asto pouzivanou moznosti je vyjadieni abundance v logaritmické Skale

vzhledem k vodiku:

loge(4)= 10%%) +12, (50)
pfi¢emz plati, Ze log e(H) = 12.

Program WIDTH vyzaduje pro vypocet minimalné tii ¢ary pro dany prvek. Bézné
se program pouziva pii mnohem vét§im poctu Car, nez bylo pouzito v mém piipadé
(¢ar Fe bylo pouzito Sest, ostatnich prvkii 3 cary). Vzhledem k tomu, ze hodnoty
ekvivalentnich Sifek vétSiny ¢ar vysly nadhodnocené, pak také obsah prvkl vychazi

vetsi, nez ve skute¢nosti.

7.6 Lithiova ¢ara 6707 A, model atomu Li

De la Reza a spol. [43] se zabyvali vlivem zafeni a obsahu lithia na profil cary. Ke
studiu pouzily model atomu lithia se ¢tyfmi hladinami plus kontinuum se tfemi
neutralnimi  ¢arami: 6707,8 A (2s-2p), 8126,44 A (2p-3d) a 6103,6 A (2p-3d).

Posledni dvé ¢ary vznikaji ve hlubsich vrstvach atmosféry, rezonan¢ni dublet vznika
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ve vngjSich vrstvach. Z jejich vysledkti plyne, ze v uhlikovych hvézdach s
efektivnimi teplotami (3500 — 3800) K je lithium kompletné ionizované,
¢ary na 6708 A je zdrojova funkce prevazné konstantni nebo vétsi nez Planckova
funkce v oblastech, kde je ¢ara opticky tenka. Pouze v oblastech vzniku rezonancni
¢ary je zdrojova funkce mensi. Profil ¢ary je velmi citlivy na mnoZstvi obsahu tohoto
prvku, méné citlivy je na teplotu chromosféry. Neni ovlivnén odchylkami zdrojové
funkce od Planckovy v kontinuu. Ekvivalentni $itky a profily car, které jsou
nezavislé na abundanci, mohou byt pouzit¢ k rozliSeni horkych a chladnych

chromosfeér.

CONT IMULM

ENERGY [eV)

Obrazek 18: Model atomu lithia (vlnové délky jsou uvedeny v A).

Obsah lithia ve hvézdach se velmi Casto urcuje z rezonancniho dubletu na vinové
délce 6707 A, vinové délky jsou 6707,761 A a 6707,912 A [44]. Tento rezonanéni
dublet je vhodnym kandidatem pro studovani NLTE efekti, protoze ve vétsiné hvézd

jsou cary opticky tenké a lithium ma nizkou hodnotu ioniza¢niho potencialu (5,4
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eV). Pouze malé mnoZzstvi lithia zstava neutrlni, proto vznik rezonan¢nich Car je
posunuto do svrchnich vrstev fotosféry, které jsou chladnéjsi. Steenbock a spol.
ukazali, ze pro pro vypocet v NLTE je nutné pocitat s modelem atomu lithia s osmi
hladinami plus kontinuum se zahrnutim osmi vazané-vazanych piechodl, jak
ukazuje obrazek 18.

Dale je nutné zahrnout ionizujici pole UV zafeni. Ioniza¢ni rovnovéha lithia je
fizena polem zafeni s vlnovymi délkami krat§imi nez 3500 A, ve kterych nastava
hvézd, kde dochézi k formovani car, je siln¢ ovlivnéno absorpci a pravdépodobné i
re-emisi v téchto carach.

De la Reza a spol. [45] provadéli analyzu LTE a NLTE lithiovych K obri. Pro
NLTE vypocty pouzili osmihladinovy atom lithia plus kontinuum. Explicitni vypocty
provedli pro vazané-vazané piechody (2s-2p. 2p-3d, 2p-3s) a vazané volné prechody
z hladin 2s, 3d, 3s.

Pozorovani kontinua v oblasti vinovych délek (2000 — 3300) A pouzili pro vypoce
1onizujiciho pole zafeni z hladin 2s a 2p, protoze pole zatfeni s vinovymi délkami
krat$imi nez 3500 A dominuje fotoionizaénim procestim ze dvou nejnizsich hladin.
Zjistili, ze UV kontinuum dobfe souhlasi s teplotou absolutné cerného télesa pro
hvézdu, HD 39853 je to 3700 K. ProtoZe tato teplota je mensi nez hvézdé odpovida,
miZzeme v prvni aproximaci zanedbat zafeni chromosféry, které by ovliviiovalo

vznik lithiové ¢ary.
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8 Zavér

Ackoliv jsou lithiové hvézdy vzacné, nachazime je v rlznych fazich hvézdného
vyvoje. Na otazku, pro¢ nékteré hvézdy vykazuji silné ¢ary lithia, neexistuje obecné
uznavand odpovéd. V praci jsem zminil zdkladni procesy, o kterych uvazuje
soucasna astrofyzika.

V praktické ¢asti diplomové prace jsem zpracoval spektrogram lithiové hvézdy
HD 39853 spektralniho typu KS5III. Jedna se o chladnou hvézdu. Ditkazem mize byt
mnozstvi absorp¢nich Car v jejim spektru, viz. pfiloha 2. Pomoci dvou riznych
postupll jsem se snazil zjistit chemické slozeni atmosféry.

Vypocty syntetického spektra pomoci programu SYNSPEC ukazuji, Ze studovana
hvézda mé vzhledem ke Slunci mensi obsah kovi, tedy jedna se o hvézdu chudou na
kovy (obrazky 8-16). Ve sledovaném tuseku spektra se nachdzi vyrazna cara lithia.
Ve skute¢nosti se jedna o lithiovy dublet, ktery vzhledem k rozliSovaci schopnosti
spektrografu nelze rozliSit. Uvadénou hodnotu obsahu lithia v atmosféfe hvézdy,
logN(Li) = (2,8 £ 0,2) [23], mohu potvrdit porovndnim pozorovaného a syntetického
spektra, viz. obrazek 7. Dale je mozno ukézat vliv povrchové teploty na zménu
obsahu tohoto prvku v atmosféte hvézdy, obrazek 4. Je zfetelné, Ze se zvySujici se
teplotou obsah lithia v atmosféfe hvézdy klesa.

Chemické slozeni atmosféry hvézdy jsem se pokusil uréit také programem
WIDTH, ktery obsah daného prvku pocitd metodou kiivek riistu pii zadaném modelu
atmosféry. Program je totiZ obecné pouzitelny pfi znalosti vétsiho poctu car. Také
pravdépodobné¢ nepfesné proloZzeni kontinua vedlo k vétSim  hodnotidm
ekvivalentnich Sifek Car, coz mélo za nasledek nadhodnoceny obsah vybranych
prvka.

Studium lithia ve hvézdach poméha k lepSimu pochopeni procesti probihajicich
v konvektivnich zénach hvézd hlavni posloupnosti, vzhledem k teploté hoteni lithia.

Rovnéz je diilezité pii studiu procesi odehravajicich se v raném vesmiru.
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Prilohy
Priloha 1

program eqwidth;
{$F+}
{sm4)
uses WinDos, crt;
const
maxDim=2500;
label
1,2;
var inname,outname, incary:string;
n,nleft,nright,nmax, carmax, maxinten, i,ncol,xcol,ycol:integer;
f,9,h,r:text;
a,b,u:real;
x,y:array [1..maxDim] of real;
cara,eqw:array [1l..35] of real;
nazev:array [1..35] of string;
blend:array [1..35] of stringl[2];
v:string;
g:string[2];
begin
write ('Zadejte jmeno souboru se sloupci dat: ');
readln (inname) ;
write('Zadejte pocet sloupcu ve vstupnim souboru : ');
readln (ncol) ;
write ('Zadejte poradi sloupce s x-ovymi hodnotami: ') ;
readln (xcol) ;
write ('Zadejte poradi sloupce s y-ovymi hodnotami: ') ;
readln (ycol) ;
write('Zadejte jmeno vystupniho souboru: ');
readln (outname) ;
assign(f, inname) ; {nacita soubor s vlnovymi delkami a
intenzitami}
reset (f) ;
n:=0;
nmax:=0;
while not eof (£) do begin
1:=0;
inc (n) ;
while not eof (£) and (i<ncol) do begin
inc (i) ;
Read (£, u);
if i = xcol then xI[n]:=u;
if i = ycol then y[n]:=u;
end;
end;
nmax:=n;
close(f);
write('Zadej jmeno souboru s merenymi carami: ') ;
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readln (incary) ;
assign (h, incary) ; {nacita soubor s carami ktere chceme
promerit}

reset (h) ;
n:=0;
while not eof (h) do begin
1:=0;
inc (n) ;
while not eof (h) and (i<3) do begin
inc (i) ;

if i=1 then begin Read(h, u); caraln]:=u; end;
if i=3 then begin Read(h, v); nazev[n]:=v; end;
if i=2 then begin Read(h, q); blend[n]:=g[2]; end;
end;
end;
carmax:=n;
close (h) ;
assign(r, 'smazat.dat') ;
rewrite(r) ;
for i:=1 to carmax do {pro kazdou caru pocita ekv.sirku}
begin
n:=0;
repeat
inc (n) ;
until carali]l<=xI[n];
while y[n+1]l<y[n] do inc(n); {hled minimum intenzity}
while y[n-1]<y[n] do dec(n);
maxinten:=n; {hled ni intervalu, ve kterem se cara
nachazi}
while y[n-1]1>=y[n] do {levy interval}
begin
dec (n) ;
a:=0;
a:=(-1)*(y[n-1]-y[nl)/(x[n-11-x[n]);
a:=arctan(a) ;
a:=a*180/3.1415926;

writeln('hodnota a: ',a:3:1);
if a<5 then goto 1;
end;

1: nleft:=n;
n:=maxinten;
while y[n+1]>=y[n] do {pravy interval}
begin
inc (n) ;
b:=0;
b:=(y[n+1]-y[n]l)/(x[n+1]-x[nl);
b:=arctan(b) ;
b:=b*180/3.1415926;

writeln('hodnota b: ',b:3:1);
if b<10 then goto 2;
end;
2: nright:=n;
eqgw([i] :=0;

if i=2 then nright:=nright+1;

if i=4 then

begin

eqw[1] :=1000* (x [maxinten] - (x [maxinten] +x [maxinten-1])*0.5) * (1-

y [maxinten]) ;

end;

if i=5 then nleft:=nleft-1;

if i=7 then nright:=nright+1;
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if i=10 then nright:=nright+1;

if i=11 then nright:=nright+1;

if i=13 then nright:=nright+1;

if i=15 then

begin

egw([i] :=1000* ( (x [maxinten] +x [maxinten+1] ) *0.5-x [maxinten] ) * (1-

y [maxinten]) ;

end;

if i=16 then nright:=nright+1;

if i=29 then nleft:=nleft+1;

write(r,i,"' ',nazev([i],"' ',blend[il]) ;
write(r,' L: ',x[nleft]:9:4);
write(r,' S: ',x[maxinten] :9:4);
write(r,' P: ',x[nright]:9:4);
writeln ('Pocet bodu : ',nright-nleft+1);
if blend[i]l='n' then
begin
writeln('Stred: ',x[maxinten] :8:4);
for n:=nleft to (nright-1) do
begin

egqw([i] :=eqw[1]+1000* (x[n+1] -x[n])*((1-y[n+1])+(1-y[n]l))*0.5;
write('bodl: ',x[n]:9:4);

write(' bod2: ',x[n+1l]:9:4);

write(' ypsl: ', (l-y[n]l):5:4);

writeln(' vyps2: ', (l-y[n+1]):5:4);

write(' ystred: ', (((1-y[n+1])+(1-y[n]l))*0.5):5:4);

writeln (' ',egw([i]:5:1);
end;
end;
if blend[i]l='1l"' then
begin
writeln('Stred: ', x[maxinten] :8:4) ;
for n:=maxinten to (nright-1) do
begin

eqw([i] :=eqw[1]+1000* (x[n+1] -x[n])*((1-y[n+1])+(1-y[n]l))*0.5;
write('bodl: ',x[n]:9:4);

write(' bod2: ',x[n+1l]:9:4);

write(' ypsl: ', (l-y[n]l):5:4);

writeln(' vyps2: ', (l-y[n+1]):5:4);

write(' ystred: ', (((1-y[n+1])+(1-y[n]l))*0.5):5:4);

writeln (' ',egw([i]:5:1);
end;
eqw([i] :=2*eqw[i];
end;
if blend[i]l='r' then
begin
writeln('Stred: ',x[maxinten] :8:4) ;
for n:=nleft to (maxinten-1) do
begin

eqw([i] :=eqw[1]+1000* (x[n+1] -x[n])*((1-y[n+1])+(1-y[n]l))*0.5;
write('bodl: ',x[n]:9:4);

write(' bod2: ',x[n+1l]:9:4);

write(' vypsl: ', (1l-y[nl):5:4);

writeln(' vyps2: ', (l-y[n+1]):5:4);

write(' ystred: ', (((1-y[n+1])+(1-y[n]l))*0.5):5:4);

writeln (' ',egw([i]:5:1);
end;
eqw[i] :=2*eqw[il] ;
end;
writeln (' Ekvivalentni sirka: ',eqwl[i]:7:1);

writeln(r, (1-y[maxinten]) :8:4,eqw([i] :7:1);
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end;

close(r) ;

assign(g,outname); {ulozeni vysledku do souboru}

rewrite(g) ;

writeln(g," Index Cara [A] Blend Ekvivalentni sirka [mA]
Nazev ') ; {angstrom = alt+143}

writeln(g, '-—=——-----=-—-—““-"“"“"“““““ "~

for i:=1 to carmax do

begin
if i>=10 then writeln(g," ',i,' ',carali]:10:2,"
', blend[i], ' ',eqw[i]:10:1 ,°' ', nazev[i])
else writeln(g," v,1, ',cara[i] :10:2,"
',blend[i]," ',egw([i]:10:1 ,' ', nazev[i]) ;
end;
close(qg) ;
repeat until keypressed;
end.
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