Fyzika chladnych hvézd
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1. Uvod

Pro¢ se zabyvame astrofyzikou chladnych hvézd? Vyznamna je jejich pocetnost, naptiklad
z nejblizSich ¢trnacti hvézd nasemu Slunci, vyjma dvojhvézdy Sirius « CMa A Al Va B
DA,a Cen A G2 V a a CMi, jsou vSechny ostatni chladné hvézdy pozdnich spektralnich tfid

(pfedevsim Cervenych trpaslikll), tedy deset zbyvajicich. Seznam nejblizSich hvézd:

hvézda vzdalenost [ pc] hvézdna velikost [ mag ] spektralni tfida
m M
Proxima Centauri 1,29 11,01 15,45 M 5 Ve
Rigel Centaurus (o Cen A) 1,35 - 0,01 4,34 G2V
(aCenB) 1,35 1,35 5,70 K1V
Barnardova hvézda 1,82 9,54 13,24 M5V
Gl411 2,56 7,49 10,46 M2 Ve
Sirilus A (a CMa A) 2,64 - 1,44 1,45 AlV
Sirius B (oo CMa B) 2,64 8,3 11,2 DA
Gl 729 2,97 10,37 13,00 M 4,5 Ve
¢ Eri 3,22 3,72 6,18 K2V
Gl1 887 3,29 7,35 9,76 M2 Ve
Ross 128 3,34 11,12 13,50 M45V
61 Cyg A 3,48 5,20 7,49 K5 Ve
a CMi 3,50 0,40 2,68 FSIV-V
61 CygB 3,50 6,05 8,33 K7 Ve

1.1.  Hvézdy spektralni tiidy K

K pocetné skupiné hvézd spektralni tfidy K patii vyrazné hvézdy na obloze K obii,
napiiklad Aldebaran a Tau K5 III , Arcturus a Boo K1 III, Dubhe a UMa KO III, Kochab
B Umi K4 III, znama dvojhvézda 61 Cygni K5 V a K 7 V, u které Bessel poprvé uréil ro¢ni
paralaxu, tudiz vzdalenost. VySe uvedené objekty lze pozorovat jako oranzové az
nacervenalé.

Hvézdy jsou zajimavé ze spektroskopického hlediska, v jejich carovych spektrech
pozorujeme molekularni ¢ary, u K obrti jsou dominantni zejména CN a CO. Zafivy vykon

hvézd uréujeme riaznymi zptisoby, nejpouzivanéjSim indikatorem je pas CN 421,6 nm.



Zatimco, ve spektrech hvézd hlavni posloupnosti viz obr. dole chybi, objevuje se u
obru (uprostied) a nasledné jiz neni pozorovatelny u veleobrii.

Rozdilnosti povrchovych teplot hvézd lze demonstrovat na zavislosti relativni intenzity
absorp¢nich Car ve spektrech hvézd hlavni posloupnosti.

Ve spektru Slunce spektralni tifidy G2 V mimo jinych pozorujeme — CN (kyanogen), CO
(oxid uhelnaty), Spektralni tftida K5 — TiO (oxid titanaty), dominuje u spektralni tfidy M,
MgH (hydrid magnézia).

Ve spektrech chladnych hvézd jsou pfitomny u absorpénich ¢ar H a K Ca Il rovnéz emisni

v s

cary.

Vroce 1956 O.C.Wilson a V. Bappu objevili, vztah dnes po nich nazyvany, ktery
charakterizuje empirickou linedrni zdvislost mezi absolutni hvézdnou velikosti a
logaritmickou Sitkou chromosférickych emisi ¢ar Ha K Ca II pfedevSim u hvézd
s chromosférickou aktivitou. Jde o linearni vztah mezi absolutni hvézdnou velikosti (pozdnich
spektralnich tfid) a Sitkou cary Kj, ktera je na vrcholu emisniho jadra ¢ary Ko.

Statisticka  korelace vyjadfena obecné pomoci linedrni regrese ma podobu

M, = (a + 5a)log W+ (b + 5[9), kde W je §itka jadra emisni ¢ary v km.s”, m&fena pii

zakladné¢ Wy, da, ob jsou disperze aa b.

2. Hvézdy spektralni ttidy M

Nejjasngjsi z chladnych &ervenych hvézd se vyznaduji 5.10 '%krat vétsim za¥ivym vykonem
nez hvézdy téze spektralni tfidy s nejniz§i jasnosti. K takovym hvézdam patii veleobr
Betelgeuse M 2 Iab ¢i veleobr Antares M1 Ib, velikost jejichz polomérii je srovnatelna
s polomérem drahy Jupitera kolem Slunce. Jednim z nejvétSich zativych vykont se vyznacuje
veleobr pu Cephei M2 Ia, s absolutni bolometrickou hvézdnou velikosti 10 mag.

Déle do skupiny chladnych hvézd patii Cerveni trpaslici spektralni tfidy M, které pouhym
okem pozorovat nelze, ale jejich pocetnost v Galaxii je vyrazna.

Spektra chladnych hvézd jsou komplexni, tedy obsahuji velky pocet molekularnich i
atomarnich Car. Napftiklad spektra Betelgeuse M2 Iab a znamé dlouhoperiodické proménné
Omicron Ceti — Mira M 7 Ille, jejiz polomér je srovnatelny s polomérem drahy Marsu,
obsahuji tisice absorpcnich ¢ar. Mira je dlouhoperiodickou proménnou s periodou = 300 dnd,
zména jasnosti ve vizudlni hvézdné velikosti dosahuje (3 — 10) mag. Jde o fyzickou
dvojhvézdu, druhou slozkou je bily trpaslik, obihajici ve vzdalenosti 70 AU, Karovska 1997,

obrazek v zavéru textu.



Mira patii k sledované skupin¢ hvézd dlouhoperiodickych proménnych typu Mira,
spektralnich t¥id K a M, nejcastgji spektralnich t¥id M1 — M6, zativych vykoni ~ 102 ° L.
Jde o Cervené obry, veleobry, v stadiu pfed zapalenim héliové slupky obou populaci I a II.
Typické teploty mirid jsou fadové =~ 2 000 K, nejcastéjsi jsou typické periody pulsaci
priblizn¢ v intervalu (100 — 700) dnd, charakteristickd perioda je zhruba 300 dnt. Periody
jsou v korelaci se spektralni tfidou, chladnéj$i a vétsi hvézdy se vyznacuji delSimi periodami
pulsaci.

Zativé vykony mirid s klesajici teplotou narustaji, miridy spektralni ttidy M8 se vyznacuji
6 x vEtsi jasnosti nez M1. Z toho vyplyva, ze chladnéjsi hvézdy s vétsSimi zatfivymi vykony
musi mit vétsi poloméry, u M1 = 100 R s zatimco u M8 zhruba = 500 R s.

Ne vSechny hvézdy — obfi spektralni tftidy M jsou miridy, napt. f And MO III je normalnim
cervenym obrem, bez zmén vnitini struktury hvézdy nezbytnych pro pulzace.

Jestlize primarnim znakem obrl je proménnost, pak sekunddrnim je ztrata hmoty, coz
prokazuji spektra z optické oblasti spektra. Jesté lepSim diikazem tohoto jevu je pozorovani
v infraervené a radiové oblasti. V obalkdch kolem hvézd se nachazeji prachové Castice
silikatd a uhlikd. Ptikladem jsou OH/IR hvézdy, pojmenované podle silné emise v ¢arach
hydroxylu OH a vyzatovani v infracervené oblasti. U uhlikovych hvézd, které jsou bohaté na
molekuly, miizeme identifikovat na 20 riznych typt molekul, i komplikovanych, jako NC; A
nebo CH3;CN. Rychlost ubytku hmoty a formovani obalek, ve kterych se takové molekuly
vytvateji, miize dosahnout az 10 > M g /rok.

V uvedenych chladnych hvézdach s velkymi poloméry vznikaji v jejich nitrech rizné prvky,
dochazi tak ke zménam chemického slozeni. V mnoha z nich probiha tzv. ,,promichévani®,
obohacovani povrchovych vrstev prvky — produkty vznikajicimi pfi termonuklearnich
reakcich v nitru. Uhlikové hvézdy jsou cCistym produktem téchto procest, prvky jsou
vytvareny pii hoteni helia v nitrech hvézd.

Vyvojovou etapou obrii respektive veleobri hvézdy prochézeji relativné rychle, zhruba (10
— 100) milion® rokt, nasledné se méni na bil¢é trpasliky ¢i neutronové hvézdy.

Spektralni tfidy L, T patfi predevS§im hnédym trpaslikim. Jde o hvézdy s extrémné
malymi poloméry, znadme jich jiz stovky, s dosud nejnizsi nalezenou teplotou 700 K, zativym

vykonem 10°°L S.



3. Hvézdy do ptichodu na hlavni posloupnost

Objasnéni zakladnich vlastnosti hvé€zd vyzaduje pochopeni zpisobu jejich vzniku. Teprve
v poslednich desetiletich zasluhou pokroku pifi vypoctech teoretickych modelti gravitaéné
kolabujicich mracen, diky moznostem pozorovani vedle optické predev§im v infracervené a
mikrovinné oblasti spektra byly pochopeny kvantitativni znaky procesu vzniku a formovani
hvézd.

Ptichod hvézd na hlavni posloupnost je vyvojovym stadiem, ve kterém se rychlé smr§tovani
jadra jiz zastavilo, hlavni ¢ast energie se uvoliiuje v jadre. Centralni teplota je vSak jesté
nedostatecna pro rozvinuti termonuklearnich reakci. Podle praci Hayashiho 1961
predpokladdme, Zze pienos energie vtomto stadiu protohvézdy se uskutectiuje konvekei.

Obraz hvézdy pied ptichodem na hlavni posloupnost se piresouvd na H — R diagramu podél

7 1

Hayashiho hranice, pficemz plati vztah 7', ~ M sLp e , kde T je teplota smrst'ujici se
protohvézdy. Zavisi slabé na hmotnosti a témét nezédvisi na zarivém vykonu, je pfiblizné
rovna 2 000 K. Pfi tom vznika jadro nachazejici se ve stavu zafivé rovnovahy. V kone¢ném
dasledku smrstovani objektu narGstd centralni teplota, az je dostatecna pro zapaleni
termonuklearnich reakci. Predpoklddame, Ze protohvézdy nachazejici se ve stadiu
konvektivniho smr§tovani pozorujeme jako hvézdy T Tauri.

Gravitaéni kontrakce vede k uvoliiovani energie, podle viridlové véty jedna polovina je

vyuzita na zvyseni vnitini energie.

p GM *

[ 2

L= l—R: - lGMZ d—R, piiL>0 = d—R < 0 = kontrakce hvézdy. Plati
2 dt 2 R dt dt

Stefantiv-Boltzmanntiv zékon L = 4zR’cT e; . Odtud nalezneme zménu zafivého vykonu

dT ,
vzhledem k poloméru aL = ;—L d];f + Z—L Pti konvektivni rovnovaze plati polytropni
o

zavislost, kontrakce je homologicka.
Strukturu hvézdné atmosféry urcuji povrchové gravitacni zrychleni a efektivni teplota. Pfi

kontrakci predpokladame, Zze efektivni teplota bude piiblizn¢ konstantni, proto v rovnici

dT
d;; — 0, hvézda se pohybuje vertikalng dolti na H-R diagramu, zafivy vykon L ~ R*. Pro
Hayashiho vyvojové sto lati dT—ef = dT—ef =0 dinl _ 2. V ptipad¢ polytropni
y yvoj Py P R L IR -V prip p P



1

zavislosti n :% plati vztah M ER = konst . , dinR _ 1

=—— . Proto mizeme ptedchozi
dinM

dT,,
rovnice upravit dL = 2L dR + AL Py . Provedeme analyzu riznych vertikdlnich
aM R dM T, dM

dinT, 1 - .
=—, tedy existuje velmi
dinM 6

Hayayshiho vyvojovych stop. Upravou vztahli obdrzime

slaba zéavislost efektivni povrchové teploty na hmotnosti.

Pii sestupu dolli po Hayayshiho vyvojové stopé€ teplota nitra homologickych hvézd nartista.

M T . T M . . . o
Plati 7 = ﬂT , adiabaticky gradient i]_ = - ’l; . Teplotni gradient pfi pfenosu zafeni
r

M

3
je a =— 3Kp L(:) -~ R3 ~— KL2 —. Pfi vySSich hmotnostech hvézd

dr 167acT °r uM R? H MR
R

nastupuje pienos enegie zafenim, v tzv. Henyeyho vyvojové stopé

2 2 2
L _ _aGM {—z(de + d—R} , kde a vyjadfuje stupenn koncentrace ke stiedu v modelu.

dt 2 R | Rldt) dr
dinT
Odtud upravami obdrzime dIn L =-3, —J = —2, dinL =2. Vztahy
dIn R dIn R 4 dlnTef 5

vyjadiuji pfesun obrazu hvézd v levé ¢asti H-R diagramu.

Rédiové emise radikdlu OH umoziuji sledovat okoli téchto objektd. V zarodecném
prachoplynném mra¢nu existuji malé (1 — 10) AU hust&jsi oblasti, s poétem &astic >10"*m™
a teplotou = 40 K, v kterych je udrzovano inverzni obsazeni hladin infraervenym zarenim
centralni protohvézdy. Spontdnni emisi pfechdzeji molekuly na metastabilni hladinu, ktera
umoziiuje vznik stimulované emise. V pfipadé OH milze dojit k maserové emisi mezi
n¢kolika dvojicemi hladin, nejvyraznéjsi je na frekvencich 1665,402 MHz a 1667,359 MHz,
coz odpovida zhruba vinové délce 18 cm.

Maserovd emise vyzaduje, aby byl pfitomen zdroj energie piisobici inverzni obsazeni
nekteré dvojice energetickych hladin molekul a aby bylo molekuldrni mrac¢no opticky

(radiove) tlusté. Stimulovand emise prevladne nad absorpci a slaby tok zareni o frekvenci

blizké zakladni pti prichodu molekuldrnim mra¢nem zesili.



2.1. FU Or1 1937

Jde o objekt, u kterého béhem méné nez 200 dnli doslo k zjasnéni, zména jasnosti od
hvézdné velikosti 16 mag do 10 mag, v poslednich ¢étyticeti rocich klesla jasnost o 1,5 mag.
Tato hvézda se nachazi v oblasti H II, temnych mlhovin, bohaté na mladé¢ hvézdy typu T
nepravidelnou proménnou hvézdu. Soudoby teoreticky vyklad charakterizuje objekt jako

mladou hvézdu ve stadiu hydrodynamického vyvoje, ktera je obklopena prachoplynnou

m
?ﬂjﬂ - -\.!1 Fhasa i Wit s, B i
12,0 -
o FU Ori
14,0 -
16,0
| 1 ! i I [ 1 1 |
1935,0 1945, 1955,0  1965,0 1975, 0
t,20d

obalkou, z niz ¢erpa hmotu. Posléze tlak zafeni obal odfoukne a hvézda zvysi povrchovou
teplotu, rozzati se ve optickém oboru, pfedtim je silnym zdrojem infraervené¢ho zéfeni.
Polomér hvézdy je ptiblizné (20 —25) R s.

Jev spojeny s FU Ori tedy ziejmé neni nahlym odfouknutim cirkumstelarni (okolohvézdné)
obalky, spiSe nahlou ptestavbou fotosféry a také nitra hvézdy, o cemz svéd¢i proménnost jeji
hmotnosti. To ve svych disledcich vede k velkému ndrtstu zativého vykonu.

Objekty tohoto typu nazyvame fuory, jde o fidce se vyskytujici nestacionarni hvézdy,
nachdzejici se v raném stadia vyvoje. Dalsim podobnym objektem je napt. V 1057 Cyg, viz
obr, u které bylo pozorovano v roce 1970 zjasnéni o 5,5 mag.

Zvlastni skupinou fuorl jsou hvézdy spektralnich tiid F — K, jako naptiklad Z CMa, V 1025
Tau, SU Anr, u jejichz ¢ary H, pozorujeme typicky profil P Cygni, hvézdy charakterizuje
jejich pomérna rychlé rotace a pritomnost ve spektru ¢ary Li [ 670,8 nm.

Na vyvoj protohvézd, jejichZz poloméry jsou stale jesté velké, aplikoval Larsen 1969 tzv.

dynamické modely vypocti. V nich klasickd rovnice hydrostatické rovnovahy byla



d’r

P v Eulerové rovnici
t

. - o dv
zobecnéna a rozsifena dodanim urychlujiciho €lenu p I =p

2
P M .
yo, Z]’ zr = — i[’— — pG —-. AZ teprve po dosazeni hvézdou hlavni posloupnosti pouzivame
t r r

,.klasickou* hydrostatickou rovnovahu.

2.2. Hvézdy T Tauri

V roce 1945 americky astrofyzik A.H. Joy popsal a definoval pozorované charakteristiky
hvézd podle jejich prototypu T Tauri. Upozornil, Ze ve spektrech takovych hvézd se nachdzi
emisni ¢ary H,. Pomoci spektrografu s objektivnim hranolem objevil nékolik desitek
obdobnych hvézd.

Dalsi vyznamny piinos pro studium téchto hvézd piinesl znamy americky astrofyzik G.H.
Herbig, ktery proanalyzoval udaje o hvézdach T Tauri a vroce 1962 publikoval prvni
souhrnny katalog téchto hvézd suvedenim charakteristik. Upfesnil kritéria, na zakladé
kterych jsou hvézdy zatazovany do této skupiny.

1. spektralni tfida G, K, M.
2. ptitomnost ve spektru emisnich ¢ar Balmerovy série vodiku, nejintenzivnéjsi je ¢ara Hy a
vapniku Ca II, K 393,4 nm a H 396,8 nm.
3. existence intenzivnich emisnich Car neutrdlniho zeleza Fe I 406,3 nm a Fe I 413,2 nm je
specifickou zvlastnosti daného typu hvézd.

Lgf}u
IR Tau

TH Tau




Jak je zfejmé, pavodni kritéria byla spektroskopicka, prestoze vétSina jasnych hvézd T
Tauri méni svoji jasnost a proto byly diive zafazovany do zvlastni skupiny proménnych hvézd
srychlymi a nepravidelnymi zménami jasnosti., tzv. skupina orionovych proménnych.
Nejblizsi pozorovanou takovou skupinou jsou hvézdy v souhvézdi Orionu.

V roce 1947 sovétsky astrofyzik V. A. Ambarcumjan ukazal, ze existuji skupiny mladych
hvézd, tzv. asociace, piesn€ji hvézdy T Tauri tvoii tzv. T — asociace.

Nejjasné€jsi T Tauri hvézdy se nachéazeji v blizkosti oblasti vzniku hvézd, takovych mracen
jako Taurus-Auriga (r = 140 pc), Lupus ( r = 190 pc), Chameleon (r = 160 pc) podle
Wichmann et al. 1998. Nejjasnéjsi objekty se vyznacuji V' =~ 8 mag, pro typické T Tauri
hvézdy V' = 10 mag.

V soucasné dobé je znamo pies 750 hvézd typu T Tauri, jde o hvézdy ve stadiu ptred
pfichodem na hlavni posloupnost. V druhém vydani katalogu z roku 1972, bylo 66 % hvézd
spektralni tiidy K, zhruba 30 % spektralni tfidy M ( T ¢ = 3 500 K) a pouze 4 % patfily ke
spektralni tfidé G (T s = 6 000 K) .

Odhadovany pocet hvézd T Tauri vna$i Galaxii je asi 10°, primérna ztrata hmoty
jednotlivé hvézdy je 10 Mg za rok, tedy v celé Galaxii je celkova ztrata 107 Mg za rok.

V zéakladnich charakteristikdch se hvézdy T Tauri podobaji hvézdam hlavni posloupnosti,
jejich hmotnosti jsou mensi nez 3 Mg, vétSinou lezi v intervalu (0,5 — 1,5) Ms, typické
hodnoty gravitacnich zrychleni log g ~ ( 3,5 — 4,0 ) [ cgs ], jsou mirn¢ mens$i nez u hvézd
hlavni posloupnosti. Rotaéni rychlosti jsou vesmés malé vsin i < 30km.s ™.

Typické spektralni tfidy jsou od G do M. V dalSich letech nasledoval podrobny
spektroskopickym prizkum téchto hvézd, ktery piinesl nové kvalitativni ale i kvantitativni
udaje.

Ptedevs$im byla zjiSténa velmi intenzivni absorpéni rezonan¢ni ¢ara Li I 670,8 nm, ktera
dosvédcuje vysoky obsah tohoto prvku, ktery rychle vyhoti ve hvézdach po ptichodu na
hlavni posloupnost po zapéleni termonuklearnich reakci syntézy vodik — helium. Obsah
lithia ve hvézdach klesa se stafim, v centralnich oblastech, kam je zanaseno konvektivnimi
proudy, shofi pii teplotach nad 3. 10 ® K.

Na zaklad¢ studia vysoce disperzni spektroskopie byla provedena jemnéjsi klasifikace
hvézd T Tauri. Pti ekvivalentni Sifce EW ¢ary H, vétsi nez 1 nm hovoiime o klasickych T
Tauri hvézdach (CTTS), zatimco pfi ekvivalentnich $itkdch menSich nez 1 nm jde o tzv.
¢arové slabé T Tauri hvézdy (WTTS), naptiklad V830 Tau s EW 0,3 nm.

U nékterych hvézd typu T Tauri, napt. RU Lup, XZ Tauri, ekvivalentni Sitka H, pfevySuje

20 nm, coz odpovida rychlostem nékolik stovek km.s ' . Proto v blizkosti centralni hvézdy se



musi nachazet velké objemy plynt. V ¢are H, mize hvézda vyzatovat az nékolik procent

celkového zativého vykonu hvézdy!
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] oduw, 5 350
50k ¥
— )
Fotb
10k
g 100 200 W,
(71

U jednotlivych hvézd tok zafeni v ¢afe H, se mize ménit s Casem, Cary s riznymi
excitatnimi potencidly se mohou chovat rizng. Pravdépodobné to svédci o vyrazné
stratifikaci fyzikalnich podminek v oblastech formovani ¢arového emisniho spektra.

Tvar profili emisnich Car je velmi rtznorody, nejvétsi odliSnosti pozorujeme u cCar
Balmerovy série vodiku. Profil samotny je proménlivy s Casem, coz je zdrojem obtizi pfi
vytvareni modelil vrstev atmosféry nad fotosférou.

Pro¢ jsou cary Fe I 406,3 nm a Fe I 413,2 nm, které podle Herbiga jsou jednim
z klasifika¢nich znakt, tak intenzivni ? Ze obrazku je patrné schéma energetickych hladin
Fe 1, &ary vznikaji pfi prechodu ze spoleéné horni urovné u y°F3” .Tato horni hladina odpovida
druhé spektralni Gate Zeleza, vznikajici pii piechodu zurovné a’ F,. Vinova délka je
396.926 nm, coz o 0,08 nm pievySuje vinovou ¢ary H Ca II . V disledku absorpce kvant
atomy Zeleza ziskanych v §irokém kiidle intenzivni &ary H Ca IL hladina y’ F5’je abnormalng
obsazena, coz vede k zvySeni jasnosti ¢ar Fe [ 406,4 nm a Fe [ 413,2 nm. Tento mechanismus
nazyvame fluorescenci. Tedy existence ve spektrech hvézd intenzivnich ¢ar Fe 1 406,4 nm a
Fe 1 413,2 nm je podminéna velkou $itkou ¢ary H Ca II. Fluorescen¢ni ¢ary zeleza Fe 1 406,4
nm a Fe I 413,2 nm pozorujeme v spektrech slune¢nich erupci, pfi kterych prudce nartsta
polosiika a intenzita ¢ary H Ca II.

Pro ilustraci ukaZzme vyraznou proménnost emisni ¢ary H g velmi aktivni hvézdy TTS RU
Lup, jde o 35 pozorovani béhem 4 noci, viz obr...

Znacnou cast hvézd T Tauri charakterizuje nadmérné, ptebytecné zafeni v modré a
infracervené oblasti spojitého spektra ve srovnani s hvézdami hlavni posloupnosti téze
spektralni tfidy. Na obrazku je vidét, ze velikost nadbytecného zareni v kratkovinné casti

spektra se méni od hvézdy k hvézde. Ptiblizn€ u 10 % hvézd intenzita nadbyte¢ného zareni
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v kontinuu je tak velikd, ze fotosférické ¢ary nejsou pozorovany vibec. Typicka zména
hvézdnych velikosti dosahuje (1 — 2) mag.

Jaké je astrofyzikalni objasnéni piivodu zmén ? Cim hloubgji do lesa, tim vice stromii.
Pouziti novych pozorovacich metod spiSe zvétSilo mnozstvi nefeSenych problémt.

V sedmdesatych létech byla pfitomnost intenzivnich emisnich ¢ar ve spektrech mladych
novych hvézd T Tauri skute¢nosti, ze nad fotosférou se nachéazeji vrstvy s vyssi teplotou,
odkud pochdzi ptebytecné zateni v kratkovinném rozsahu spojitého spektra.

Teorie Hayashiho ptfedpoklada, Ze hvézdy typu T Tauri maji rozsédhlé konvektivni zony, ve
kterych rychlost pohybu hmoty podstatné prevysuje rychlost konvekce na Slunci. Proto byla
vyzdvizena hypotéza, ze nadbytecné zareni v kratkovinné oblasti a mohutné emisni spektrum
hvézd T Tauri jsou podminény horkou plazmou v chromosférach. Pfestoze vSak dosud neni
plné objasnéna problematika pfenosu energie do chromosfér, jsou ziejmé jejich pfiinou
konvektni zony.

Vzhledem ke zna¢né proménnosti profilti vodikovych Car s casem se astrofyzikové snazili
vytvofit model tzv. typické primérné hvézdy T Tauri.

Americky astrofyzik L. Cuchi 1964 navrhl mySlenku, Ze v chromosférach hvézd probihaji
neustalé eruptivni procesy, v jejichz disledku je do okolniho prostoru vyvrhovdna hmota
s rychlosti ~ 100 km.s™, v rozsitujici se obalce klesa teplota na T ~ 10 * K . Pfipominame, e
mladé hvézdy ve stadiu T Tauri pretrvavaji 10 ’ rokil a maji hmotnosti M ~1 M g. Teoretické
vypocty Cuchiho odhadovaly zna¢né Ubytky hmotnosti hvézd, coz vSak nebylo pozorovanimi
potvrzeno.

V ultrafialovych spektrech hvézd T Tauri byly objeveny ¢ary iontl s vysokym stupném
ionizace, napiiklad Si III, Si IV, CIII, C IV, A V, pro jejichZ existenci je nezbytna teplota
10 ° K. Podobné &ary pozorujeme ve spektru hornich vrstev chromosféry Slunce. Hypotéza
mohutnych chromosfér hvézd T Tauri vyzadovala existenci koron s intenzivnim rentgenovym
zafenim, které vSak nebylo prokazano. Proto hypotéza chromosférického modelu byla
koncem osmdesatych rokii opusténa.

Nasledné byla propracovan model hvézd T Tauri, v kterém se pfedpoklada, Ze u nich
probiha akrece latky z prachoplynného disku obklopujiciho hvézdu. Diivodem byla pfedevsim
interpretace  infraervenych pozorovani téchto objektd, zjiStény piebytek energie
v infraCervené oblasti spektra ve srovnani s hvézdami hlavni posloupnosti.

Druhym divodem byla pozorovand polarizace zafeni hvézd T Tauri a Ae,Be hvézd

Herbiga.
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Z vypoctu kolapsu vyplyva, ze v okoli mladych hvézd se musi zachovavat zbytky latky

ptvodniho protohvézdného mra¢na. Prach ¢astecné pohlcuje zafeni hvézdy a prevyzatuje ho

LoAE,
2k IR Tau
L
7L I F
g 7 7 E;
g A, Mem

v infraervené oblasti. Proto existuje piebytek zafeni v této oblasti. Rozptyl zafeni na
casteCkach prachu objasiiuje polarizaci.

Prachova obélka hvézd ma zplostény diskovity tvar. Vnéjsi hranice diskl se rozprostira na
desitky a ojedinéle stovky AU od hvézdy. Vnitini je Cast je vzdalena nékolik polomért

hvézdy. Kazda castice disku se pohybuje kolem hvézdy pod plisobenim gravitacni sily po

1

R , GM )2 . S o . ,
kruhové draze s rychlosti v=( j . Pritom se thlova rychlost méni se vzdalenosti

r
v 3

W= - ~ r?, tudiZ mezi ¢asticemi vznika treci sila. Jejim dusledkem je diskova akrece, pfi

které wvnitini vrstvy disku jsou brzdény vnéjSimi a padaji postupné na hvézdu, coz vede

k uvoliiovani energie a vyvolava pozorované efekty.

Opakovatelnost intenzivnich velkomeétitkovych erupci u hvézd T Tauri jakoZz i spektralni
zvlastnosti napt. fuorti vedly k hypotéze, ze zablesky jsou vyvolany zvysSenim tempa akrece
latky z okolniho disku. Pfedpokladame, Ze tempo akrece u fuort mize dosahovat az 10~ Mg
rok ' . Pfitom vnitini ¢ast disku se piepliuje latkou a stava se tlustou. Takovy disk silng
zastinuje centrdlni hvézdu, proto pozorujeme nikoliv zafeni samotné hvézdy jako spiSe
souhrnné zafeni riznych vrstev disku zahtatych na odlisné teploty.

Hvézdny vitr mladych hvézd se srdzi se zbytky piivodniho protohvézdného mracna,

predava sviij impuls chladné latce v okoli hvézdy. Mladé hvézdy jsou zdroji intenzivniho

hvézdného vétru, ktery do okoli hvézd piinasi 10° Mg rok ' plynu. Pfedpokladame-li, ze
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hvézda v tomto stadiu setrvava 3 . 10 °

rokl, zbavuje se hvézda znacné Casti své latky,
piedevsim jeji disk.

Celkova soudoba piedstava je pomérné slozita, predpoklada, Ze v rovnikové roviné hvézdy
probiha diskova akrece zatimco ve sméru kolmém latka od hvézda odchazi. Ziejm¢e dilezitou
roli zde hraje magnetické pole hvézdy.

Shrnuto v okoli mladych hvézd v zavislosti na charakteristikdch hvézdy, na magnetickém
poli a akre¢nim disku probihaji slozité astrofyzikalni procesy.

Typické hodnoty stiedné pokrocilych hvézd T Tauri:

hvézda oblast spektralnitiida T [K] L[Ls] R [Rs] M [Ms] staii 10°

T Tauri Taurus G6 (5700+140)K 7,8+0,8 29+02 19+03 73+1,2
SU Aur Taurus Gl (5945+142) K 78+1,0 2,604 1,7+0,2 8,7+0,7
P2441 OriOB lc G6 (6115+£167)K 11,5+2,1 3,0+0,5 2,1+0,3 7,2+0,6
GW Ori A Ori GO (6030+£170)K 22,3+34 43+0,6 2,5+03 3,3+1,2
GX Ori AOri G9 (5410+£275)K 32+0,8 2,0£0,5 1,503 9,6£3,0

Dilezitou problematikou je studium hofeni lithia ve fazi pfichodu hvézdy na hlavni
posloupnost. Proto byla provadéna analyza obsahu lithia u 53 hvézd T Tauri, pfedev§im u
carove slabsich WTTS. Ve zkoumaném souboru §lo o hvézdy spektralnich tfid KO — M3,
priblizné odpovidajici hmotnostem mezi (1,2 — 02) Ms. Zavéry vyzkumu jsou nasledujici.

1. U hvézd se zarivymi vykony L > 0,9 Lg je obsah lithia prakticky stejny. Stfedni hodnota
log A (Li) = 3,1 se shoduje s hodnotou pro obsah lithia ve vesmiru.

2. Byla potvrzena teorie hoteni lithia ve fazi pfichodu na hlavni posloupnost. Vyznam
spotfebovavani Li vystupuje pfi hodnotach nizsich nez 0,5 Lg a hmotnostech (0,9 — 0,2)
Mg a nariista smérem k niz§im zafivym vykonim. Soudobé teoretické vyvojové modely se
nejevi konzistentni k pozorovanym hodnotdm obsahu Li v celém rozsahu hmotnosti.
Naptiklad pfi niz§ich hmotnostech (0,4 — 0,2) Mg je pozorovany zafivy vykon pii hoteni Li
4 x vyssi nez predpokladaji modely.

Déle byla sledovana souvislost mezi obsahem lithia a rotaci u T Tauri hvézd. Byl zjisténo, ze

nizky obsah lithia se vyskytuje pouze mezi hvézdami s nizkou hodnotou v.sini. U hvézd

s rychlou rotaci s hmotnostmi pfiblizné 0,8 Mg nebyly nalezeny observacéni potvrzeni pro silné

hoteni lithia smérem k niz§im zativym vykonim.

Pozorovani ukazala, ze schopnost hofeni lithia ve fazi pfichodu na hlavni posloupnost

v intervalu hmotnosti (0,9 — 0,7) Mg je omezena na ptitomnost rychlé rotace téchto objekti.
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Ptichod na hlavni posloupnost je zavisly na hmotnosti. Pro hvézdy s nejvyssimi hmotnostmi
existuje omezeni maximalni hmotnosti.
dP kp L

Pii dominanci tlaku zafeni v blizkosti povrchu plati — = e Dale plati rovnice
r C r

hydrostatické rovnovéahy f{i =-G M;O . Upravou obdrzime vyraz pro Edingtontv
r

maximalni zafivy vykon L., = M . Hvézda jesté zlstava ve stavu zatrivé rovnovahy
K

za podminky L, :1,5.1031M£ [W]. Psi M = 90 Ms plati L,, =3,5.10°L, .

S

3. Cerveni trpaslici

Radime k nim pfedev§im hvézdy hlavni posloupnosti spektralni tiidy M, od M0 3 900 K po
M8 s teplotou 2 600 K. K velmi zndmym Cervenym trpaslikiim patii Barnardova hvézda,
trpaslik M5 V s nejvétsim zndmym vlastnim pohybem 10,27 za rok. Také k nim patfi
chladnéjsi hvézdy spektralni tfidy K, naptiklad dvojhvézda 61 Cygni KS V aK7 V.
Ptehledové tabulka vybranych ¢ervenych trpaslikii.

Hvézda viz. hv. v.[ mag | vzdalenost [ pc] spektralni tfida teplota [ K ] hmotnost [ Mg |

n Cas B 7,51 5,8 MO 3 800 0,19
Kruger 60A 9,85 4,0 M3 3500 0,27
Barnardova hvézda 9,54 1,8 M5 3100
Wolf 630A 9,70 6,4 M4e 3 600 0,4
Rg 0050 21,5 19,9 M8 2 200

3.1. Stavba Cervenych trpaslikii

Cerveni trpaslici, objekty shmotnosti M < 0,8 M s, spolomérem (0,1 — 0,7) R,
s centralnimi hodnotami p . ~ (107~ 10 *)kgm 2 a T.~ (10 *~10 7)K.

Pro ptfedstavu o fyzikalnich podminkach u cervenych trpaslikii uvadime, Ze u hvézdy
s hmotnosti 0,6 Ms na povrchu ve spodni vrstvé fotosféry je teplota ~ 4 000 K a hustota p
~10 2 kg.m ~ zatimco v centralni &asti teplota T, ~ 10’ Kahustotap. ~ 10° kgm .
Pti hmotnosti hvézdy 0,1 Mg je na povrchu ve spodni vrstvé fotosféry teplota ~ 2 800 K,
p ~10 2kg.m , v centralni &asti hvézdy teplota T, ~ 5. 10 ® K a hustota p . ~ 10° kg.m .

Udaje vychazeji z predpokladu stejného obsahu kovii jako u Slunce.
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V uvedenych fyzikalnich podminkach, teplotnich a hustotnich intervalech, jsou molekularni
vodik a helium stabilni ve vnéjSich ¢astech hvézd. V centralnich oblastech, obsahujicich vice
nez 90 % hmotnosti hvézdy, jsou vodik a helium plné€ ionizovany. Vlastnosti takové latky
musi byt popisovany nejen pouze teplotni ionizaci a disociaci, ale hlavné tlakovou ionizaci a
disociaci, v zavislost na rozlozeni hustoty a teploty v nitru.

PIn¢ ionizovana vodiko-heliova plazma je charakterizovana plazmovym parametrem

(Ze)’ _Z° pg

spojeni I' = ~ ——-~0,5-5 pro klasickeé ionty, kde a je stfedni vzdalenost iontii, A
akT I T,

atomova  hmotnost, p  hustoty  latky. Kvantovy  parametr  spojeni

LA 1,39 . . X 1 e st¥edni

7, =<Z> 3—= -~0,1-1, kde a, je Bohriiv polomér elektronu a g, je stiedni

’ { . T
M,
, . | P , .
elektronova hmotnost pro degenerované elektrony, — je primérné Cislo volnych elektront

e

2

3
KT 3007 #e |,
kT p P

kde kT, je Fermiho energie elektronu. Klasickd Maxwell-Boltzmannova limita odpovida

na nukleon. Tfetim parametrem je tzv. parametr degenerace y =

limit¢ y — +oo, ponévadZ w — 0odpovida kompletni degeneraci. Ve zminénych

termodynamickych podminkach v nitru ¢ervenych trpasliki plati ¢ ~ (2 —-0,1).

3.2. Spektra a atmosféry ¢ervenych trpaslika

Vice nez 70 % hvézd z okoli naSeho Slunce jsou Cerveni trpaslici spektralni tfidy M. Tato
pocetna skupina hvézd 0,08 Mg < M < 0,6 M gspolecné s hnédymi trpasliky M < 0,06 Mg
mize obsahovat podstatné mnozstvi baryonické hmoty v Galaxii. Vyzkum spektra M
trpaslikl je astrofyzikaln€ zajimavy z mnoha divodd. Ovéfeni teorie hvézdného vyvoje a
stavby hvézd, odhaleni souvislosti a rozdili mezi M trpasliky a podmnozinou mladych
hnédych trpaslikii, fyzikalniho stavu plazmatu v jejich atmosférach pii nizkych teplotach
stejn¢ jako chemickych a fyzikalnich procest vzniku prachu, jsou pouze nékteré z této

zajimavé problematiky.
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Dominantnim zdrojem opacity v optickém a infraCerveném spektru M trpaslikd jsou
diatomické molekuly jako TiO a VO stejné€ jako rotacné-vibracni pasy H,O. InfraCervena Cast
spektra dale obsahuje absorpéni pas CO.

Nizka teplota a vysoké tlaky ve fotosféte M trpaslikii vyvolavaji fadu problémi pfi
vypoctech presnych modelt atmosfér. Pritomnost molekularnich past komplikuje upravy
rovnice prenosu zafeni, molekularni koeficienty absorpce jsou zavislé na frekvenci a tudiz
aproximace tzv. Sedé¢ atmosféry uzivand pro hvézdy s vétsi hmotnosti neni vhodnd. Vysoka
hustota atmosfér M trpaslikii umozniuje pfitomnost absorpce vyvolané srazkovou induket, je
zvlasté komplikovana.

Podivejme se blizeji na problematiku spektroskopie podle Pavlenko and Jones 2002.
Tradién& zajimava je problematika uréovani izotopického poméru '*C/ C. Jeho uréovéni u
M trpaslikii potencialné¢ davad moznost stanoveni staii hvézdy, tedy i mista v Galaxii, kde se
nachézi. Kvantitativni analyza vyvoje *C / °C je moZna rovn&z pomoci studia CO pésii.
Srovnani syntetického a pozorovaciho spektra v intervalu (2,3 — 2,4) pum umoziuje
diagnostiku efektivni teploty a metalicity M trpaslikti. Model 2 8000/5,0, log A (C ) =- 3.28
dava pro model °C / °C = 10.

K t€émto vypoctim jsou v soucasné dobé pouzivany modely atmosfér tzv. NextGen grid

(Hauschildt et al. 1999) s uzitim piedpokladu LTE pro efektivni teploty (2 400 — 3 800 ) K .

Pro modely bylo zvoleno log g = 5,0 a zastoupeni kovli (metalicita) shodna se Sluncem.
Vypoclty syntetického spektra pomoci programu WITA6 (Pavlenko 2 000) s predpokladem
LTE, hydrostatické rovnovéhy, jednorozmérny model bez zdroji ¢i ubytkl energie.

Profily molekuldrnich a atomarnich ¢ar jsou pocitany uzitim Voigtovy funkce H (a, v),
parametry jejich pfirozeného rozsifeni C, a van der Waalsova rozsifeni C4 z databdze Kupka
et al. 1999.

Vseobecnd chemické rovnovéha v atmosférach chladnych hvézd zavisi podstatné na C/O =
log A(C) -log A (O) Tsuji 1973. V atmosférach chladnych ( T.r < 3 600 K) kyslikovych
hvézd C/O < 1, vétSina atomil uhliku je vazana do CO molekul. CO a H,O jsou nejcastéji se
vyskytujicimi molekulami obsahujicimi kyslik.

Pii teplotach atmosfér M trpasliku Ter > 2 600 K molekuly CO dominuji Cetnosti ve
srovnani s jinymi molekulami obsahujicimi kyslik (Tsuji 1973).

Teplota centralnich &asti Servenych trpaslikit M je relativné nizka, T < 10 ® K, tudiz
z vodikovych reakci bézi pp fetézec, jehoz hoteni probihd po dlouhou dobu. Tedy izotopicky

¥ 12 13 v s . v rov1 v . ;o .y
pomér “C/ °C se neméni ani v ¢asové Skale Hubbleova Casu. Situace se stava odliSnou u
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hvézd M > 0,8 Mg, kde jiz mohou zacit probihat reakce CNO cyklu, takze miizeme pozorovat
zménu izotopického zastoupeni C, A, O.

Model atmosféry pouzivany Pavlenkem 2002 vychézi ze standardnich klasickych
predpokladi Hauschildt et al. 1999, energie je pfenaSena v atmosférach zarenim a konvekei.

V préaci Hauschildt, Allard & Baron 1999 je podrobné komentovéana sit’” planparalelnich
modeld atmosfér pro trpasliky (log g > 3,5 ) a teplotni interval Ter ~(3 000 — 10 000) K, viz
obr... Tyto modely jsou vhodné pro hvézdy hlavni posloupnosti ptipadné pro podobry.

Pii fitovani nalezené hodnoty Ter M trpaslikli se vyznacuji vnitini chybou + 150 K, tabulka
ukazuje efektivni teploty odvozené odliSnymi metodami. Ze srovnani je ziejmé, ze pozdni
spektralni typy jsou pfili§ horké. Mozné a pravdépodobné zdivodnéni spociva v tom, ze
v atmosférach Cervenych trpaslikl spektralni tfid s nizSimi teplotami nez u M6 patrné vzniké
prach (Tsuji 2002), ktery mulize absorbovat nebo rozptylovat zareni. Prach méni strukturu
modeli atmosfér M trpaslik a tudiz i jejich spektra. Vngj$i vrstvy atmosfér pozdnich M
trpaslikd nartstaji v disledku ,,prachové‘ opacity.

NLTE efekty mohou byt zdrojem dalSich chyb, Carbon et al. 1976 analyzoval NLTE efekty
v ¢arach CO, pfitom pouZival trochu zjednoduSeny model rotacné-vibracnich hladin CO.
Uvazoval model atmosfér ¢ervenych obrt, kde jsou hustoty mnohem niz$i nez u ¢ervenych
trpaslikd.

Klasicka standardni teorie promichavani uzivd model konvektivniho pifenosu energie
v hrubé aproximaci (Bohm-Vitense 1958, Mihalas 1973 atd.). Nové&jsi modely Gustafssona a
Jorgensona 1994 podavajici pfijatelnéjsi zachyceni opticky tenkého prostfedi v chladnych
hvézdnych atmosférach, jsou bohuzel nevhodné k aplikaci na modely atmosfér M trpasliki.
Zjednodusené piiblizeni slozitého jevu promichavani 1ze podat nasledovné:

4. ptedpokladame, Ze prostiedi (atmosféra) se stdva nestabilnim v r =1 ¢, kdyz objemovy
element stoupne o charakteristickou vzdalenost L (délka promichavani) nar=ro+ L

b. prebytecna energie objemového elementu se uvolni do okolniho prostiedi

5. objemovy element zchladne, vrati se zpét dolii, znovu absorbuje energii a opét bude
stoupat vzhlru

Pfi tomto procesu je teplotni gradient mensi nez pfi Cisté zafivém prenosu energie. Tlakova

skalova vytka H =

, délku promichavani parametrizujeme o =— , kde relativni
gmy i H

posuvny parametr je zpravidla volena = (0,5 — 1,5).
Pti velkych hodnotach opacit v M trpaslicich je stfedni konvekce piiblizn¢ adiabaticka pro

hodnoty délek promichdvani (L) srovnatelnych s atmosférickou tlakovou Skélovou vyskou.
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Atmosféry a syntetickd spektra M trpaslikd jsou velmi malo citlivé ke zméndm L v typickém
rozsahu atmosfér slune¢niho typu, tedy L/H, = (1,2 —2,2) Brett 1995. Vedle toho ze srovnani
modell pozdnich typi M trpaslikii vyplyva, Ze konvektivni zona postupné ustupuje s klesajici
hmotnosti, zmenSuje se jejich zafivy vykon a se snizujicim se obsahem kovl klesa
fotosférickd opacita Allard 1990. V propocitanych modelech velmi chladnych hnédych
trpaslikti, jako ptikladné pro GI1229 B, zasahuje konvektivni zoéna maximalné do optickych
hloubek fadové jednotek.

Spektroskopické a fotometrické vlastnosti M trpasliki a na kovy chudych podtrpasliki ¢i
hnédych trpasliki, jsou relativné malo citlivé k detailim konvekce, Brett 1995. Jinak feceno

tyto hvézdy nejsou vhodnymi laboratofemi ke studiu konvekce.

3.3. Vyvoj ¢ervenych trpaslikli

Cerveni trpaslici jsou nejroziifengjsimi hvézdami v Galaxii a zfejmé i ve vesmiru. Vyrazné
prevladaji naptiklad v okoli Slunce, Henry et al. 1994, jde piedevsim o trpasliky spektralni
ttidy M, z padesati nejblizSich hvézd nasi Zemi je Slunce hvézdou s Ctvrtym nejvetsSim
polomérem. Jinak feeno proces vzniku hvézd produkuje Cervené trpasliky, hvézdy s nizkou
hmotnosti. Teprve v poslednim obdobi piedevsim zasluhou P. Bodenheimera je vénovana
pozornost vypoctim hvézdného vyvoje u téchto objekta,.

Casova $kala vodikového hoteni 1y ~10 " roki je pro miniméalni hmotnost hvézdy hlavni
posloupnosti. Z vypocti Bodenheimera 1997 vyplyva, Ze pii hmotnostech M < 0,25 Mg je
hvézda pln€ konvektivni v podstatné ¢asti svého vyvoje. UdrZzovani konvekce vylucuje vznik
a rozvoj velkych gradientll, umoznuje zcela nartst Y helia v jejim obsahu.

Hvézdy o hmotnosti Slunce maji dobu pobytu na hlavni posloupnosti srovnatelnou se
stafim vesmiru, 13,7 miliardy rokd. Cim ma hvézda mensi hmotnost, tim je doba pobytu na
hlavni posloupnosti delsi, tudiz u Cervenych trpaslikii musi byt vétsi nez je hubbleovsky cas
10. 10 " roki.

Moderni éra vypocti hvézdného vyvoje zacina v Berkeley v Sedesatych létech pracemi,
jejichz zakladem je Lagrangian-Henyeyovo schéma, Henyey et al. 1964, standardni
numerickd metoda studia hvézdného vyvoje. Bodenheimer nasledné vytvotil prvni pocitatové
modely. Pozd¢ji jeho zak G. Laughlin s vyuzitim tabulek molekularnich opacit z Los Alamos
pii nizkych teplotich zacal vytvaret modely hnédych trpaslika, Laughlin & Bodenheimer
1993.
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Zakladni trendy vyvoje M trpaslikl jsou zachyceny na obr., ktery demonstruje vyvoj hvézdy
s hmotnosti 0,1Ms na H — R diagramu. Pfedev§im poznamenejme, ze hvézda pretrvava
konvektivni po dobu 5,74 . 10 '* rokd. Dusledkem je pfisun vétsiny nuklearniho paliva po
témeéf celou dobu Zivota na hlavni posloupnosti. Pfipomindme, Ze u hvézdy o hmotnosti 1 Mg
se vyuzije na hlavni posloupnosti pouze 10 % vodikového paliva.

Uginny prafez termonuklearnich reakci a tempo produkovani energie jsou poéitany podle
Bahcalla 1989. Pii centralni teploté mensi nez T ~ 8.10 © K pp fetézec nedosahuje rovnovahy
vrealné Casové Skale, reakéni rychlost (tempo) reakce |H+/H—> H +e" +v, a reakce
JHe+}He—}He +2/H jsou rozdilné. Vysledkem je, Ze v teplotnim intervalu (3-5).10 °
K nartista mnozstvi ; He . AZ pii teplotach vysSich nez T ~ 8. 10 6 K lze ptedpokladat, e pp
fetézec bude v rovnovaze.

Dalsim dulezitym poznatkem je, ze Cerveni trpaslici s mensi hmotnosti se po odchodu
z hlavni posloupnosti nedostanou do stadia ¢ervenych obri. Misto toho se stanou modrymi
trpasliky. Vyvoj cervenych trpaslikii riznych hmotnosti je zachycen na obrazku. Limitni
hmotnost, pii které se ¢erveny trpaslik stane ¢ervenym obrem lezi v intervalu (0,16 — 0,20)
Ms. Pro hvézdu s touto hmotnosti je doba pobytu na hlavni posloupnosti 10 '* roki, zatimco
pfi hmotnosti 0,08 Mg je doba 12. 10 '* rokil. Vypodty byly provadény za predpokladu
chemického slozeni tézkych prvkid shodné se Sluncem. Jestlize pii vyvoji hvézdy obsah
téz$ich prvkl nartsta, doba pobytu na hlavni posloupnosti se stava delsi.

Velmi zajimava je vyvojova stopa u hvézdy s hmotnosti 0,16 Mg, kdy koncem jejiho vyvoje
je jeji zarivy vykon témét konstantni, dosahuje asi 1/3 L.

Na obrazku jsou zachyceny Hayashiho vyvojové stopy na H-R diagramu, pfi pfechodu na
posloupnost nulového stati (Zero Age Main Sequence — ZAMS). Ta je definovana tak, ze u
hvézd termonuklearni reakce poprvé piispivaji 100 % k celkovému zativému vykonu hvézdy.

Po dvou miliardach rokl kontrakce v ptipadé nasi hvézdy 0,1 Msmé v ZAMS povrchovou

teplotu 2 228 K, 10gLL =-338.

N
Za prvni miliardu roku po dosaZeni hlavni posloupnosti podil obsahu ; He stale roste, viz
obr. Protoze pfi hmotnosti 0,1 Ms je hvézda zcela konvektivni, je izotop ; He promichavan
v celé struktufe hvézdy, kterd se tak vyznacuje homogennim chemickym sloZenim. Primérné
hodnota stiedni hmotnosti ptipadajici na jednu Céstici p stoupd, soucasn€ se zvySuje zativy

vykon hvézdy. Po 1,38.10 12 rocich doséhne obsah izotopu 23 He svého maxima, 9,95 %,
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Na zékladé vypocéti Bodenheimera bylo stanoveno, Ze vyvoj Cerveného obra s nizkou

hmotnosti vyZzaduje splnéni podminek:

1. Narust zafivého vykonu jadra.

2. Existenci gradientu stfedni hmotnosti pfipadajici na jednu ¢éstici p mezi jadrem a obalem.
3. Existenci atmosférické opacity, ktera je rostouci funkei teploty.

Zména charakteru vyvoje hvézd nastdva u modelti pro hmotnostni rozsah (0,16 — 0,20) Ms.
Po dosazeni degenerace v jadie tyto hvézdy pokracuji v riistu teploty jadra, coz je spojovdno
se zvétSovanim zafivého vykonu. V souvislosti s tim jsou tyto pfechodové hvézdy schopny
produkovat stale vétsi rozsifovani poté, co se rozviji hoteni vodiku v jadre.

PopiSme vyznam atmosférické opacitni ,,zdi* pi1 vyvoji Cervenych obrti. Vyjdeme ze

4acT’ dT
2 Zac d—, kde parametry T, x, p se
3kp dr

zéakladnich rovnic stavby hvézd. Plati L = —47zr

vztahuji k dolni vrstvé atmosféry — fotosfére. Podle Renzini et al. 1992 mizeme odstranit,
vyloucit zéavislost teplotniho gradientu uzitim rovnice hydrostatické rovnovahy zapsané ve

dr  uGM 1
dr r’A l+n

tvaru — , kde a je efektivni index polytropy charakterizujici fyzikalni

stavbu hvézdy, podle Schwarzschilda 1958. Pti hrubém zjednoduseni uvazujme, ze index a je

blizky konst. v ase pro danou hvézdu, viz Renzini et al. 1992. Kombinaci obou rovnic

1 M\ T°
obdrzime pro zatfivy vykon L = ( ox j( acG ]( H j — | . Tento vztah v zjednoduSeném
3 A 1+n )\ kp

modelu budeme aplikovat na hvézdné fotosféry.
Dale je uziteCné vyjadiit opacitu « = C p “T © . Tedy opacita je zachycena jako

rostouci funkce teploty T, coZ plati vrozsahu nami zvazovanych fyzikalnich podminek.

Budeme se zabyvat polomérem hvézdy R, déle plati p = , odkud upravime p ~ R

R

, . AL AT AR
Upravami obdrZime A (- a))T +y(1+ a)T . Ze Stefanova-Boltzmannova zékona

obdrzime ALL =4 AT +2 AR . Po drobnych upravach ziskame dv¢ rovnice AT __a AL

T R T w+5 L

AR o+1 AL “ir n awe o s il .
a — =—————". Tyto vztahy naznacuji, Ze zafivy vykon narQstd, jestlize povrchova
R ylo+5) L

teplota a polomér se zvétSuji, fotosférickd hustota poklesava. Predpokladané chovani je
konzistentni s tim, co ukazuje obr. diagram p — T pro numerické modely. V limité je opacita

velmi silné rostouci funkci teploty (tzv. opacitni zed’), @ — oco. Dale v této limité plati, Ze

21



v. AT AR S AL Lo (v o , ;
pri 7—)0 a 7—) 4 AR Jinymi slovy s nariustem zarivého vykonu se musi
zvétSovat polomér, povrchova teplota v§ak neroste. Tyto podminky popisuji vystup hvézdy

vzhtiru podél posloupnosti ervenych obrt.

4. Hnédi trpaslici

4.1. Hvézdy nebo planety

Harlow Shapley roku 1958 (O hvézdach a lidech) uvadi myslenku, Ze u blizkych hvézd
mohou existovat nepozorovatelni privodci, jejichz hmotnost je fadoveé desetinasobné veétsi
nez hmotnost Jupitera, takové objekty nazval liliputinské hvézdy. Teoretické vlastnosti
podobnych objektli poprvé zkoumal indicky astrofyzik Shiv S. Kumar, ktery v roce 1963
propocital modely trpaslic¢ich hvézd, které podle jeho propocti mély mit nizké povrchové
teploty ~ 2 000 K. Jill Tarter navrhla roku 1975 pro takové objekty nepfili§ vhodny a
nevystizny nazev hnédi trpaslici.

Podle Oppenheimera et al. 2000 planeta je objekt, ve kterém za celou jeho historii
neprobihaly termonuklearni reakce Ziadného typu. Jestlize na né&jaké etapé vyvoje
uvolnénd energie pii termonuklearni syntéze byla srovnatelnd s energii vyzafovanou
objektem, pak hovofime o hvézde.

V tabulce jsou shrnuty rozliSovaci charakteristiky pii predpokladané obsahu kovii jako u

Slunce.
Objekt Hmotnost Termonuklearni syntéza Pfitomnost

[ Ms] H - He D — He Li D
Hveézda 0,1 -0,075 dlouha kratka ne ne
Hnédy trpaslik 0,075 — 0,065 kratka kratka ano ne
Hnédy trpaslik 0,065 —-0,013 ne kratka ano ne
Plancta <0,013 ne ne ano ano

K objasnéni problematiky planety versus hvézdy je vhodny graf zavislosti hmotnost —
polomér pro planety a chladnouci hvézdy, zachyceny pro tfi prvky vodik, helium a Zelezo.

Graf ma tfi oblasti: planety — hnédi trpaslici — hvézdy
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Posloupnost rozloZeni hmotnosti téles ve vesmiru je spojita, tudiz musi existovat objekty,
které svou hmotnosti tvoii pfechodové stadium mezi planetami a hvézdami. Az do svého
objevu roku 1995 byli hnédi trpaslici jen hypotetickymi objekty, dnes jich zname stovky.
Naptiklad v oteviené hvézdokupé Plejady, kterou tvoii hvézdy staré jen nékolik miliont rok,
existuje velké mnozstvi hnédych trpaslikii.

Zasadni rozdil mezi hvézdou hlavni posluopnosti a hnédym trpaslikem spoc¢iva v tom, ze
centralni teplota v nitru hnédého trpaslika nikdy nedosdhne teplot nutnych pro vzplanuti
termonukledrnich reakci, tedy alespoti 8. 10 ® K. Dal3imu stlatovani hvézdné latky gravitaci a
tedy narustu teploty zabranuje elektronova degenerace nastupujici pfi zvySovani hustoty latky.

Gravitacni smr§tovani protohvézd o malé hmotnosti se zastavi diive, nez centralni teplota
doséhne hodnot, nezbytnych pro zapaleni syntézy H — He. Pii hmotnosti hvézdy mensi nez
0,07 M s (ptesnd hodnota zavisi na chemickém slozeni), nedojde ve hvézdé k termonuklearni
syntéze H — He, tedy nenastane nejdelsi obdobi Zivota hvézdy na hlavni posloupnosti.

Objekt vSak neni ani planetou, protoze ve vyvoji tohoto objektu s hmotnosti (0,07 — 0,013)
Mg musi existovat kratka etapa termonuklarniho stadia, v jejimz prabéhu shoii tézky izotop
vodiku deuterium D— He, |H+:D—>;He . Jde o velmi kratkou etapu vyvoje, protoze
deutérium je velmi fidce se vyskytujici izotop, D/H = 10, hofeni proto probiha pouze n&kolik
milioni rokl, coz nezabrani celkovému dalSimu smr$tovani objektu. Povrchova teplota
nepievysi 2 800 K, proto takové hvézdy nazyvame hnédymi trpasliky, ptesnéji ,,Sarlatovymi”

hvézdami.
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V uvedené tabulce jsou spocteny teoretické modely pro latku se slune¢ni metalicitou.
Podotykame, ze obsah lithia u hnédych trpaslikt s vys$Si hmotnosti zavisi na stafi, jeho obsah
postupné ve hvézdach klesa.

Prvni objevy hnédych trpaslikli se datuji na 1éta 1995-96. Zakladni metodu hledéni byl tzv.
lithiovy test, existence lithiové ¢ary 670,8 nm ve spektrech téchto objektii. Lithium ve
hvézdach nejpozdéji za sto miliont rokli vyhoti, nebot’ se slucuje sjadrem vodiku pfii
teplotach vyssich nez 2.4 . 10 °K podle reakce 37 Li + 11H — 2 24 He

Pokud nalezneme ve spektru hvézdy spektralni ¢ary lithia a je-li jeho stafi vétsi nez sto
miliont roki, jde s velkou pravdépodobnosti o hnédého trpaslika, viz obrazek.

Hvézdy s men$i hmotnosti jsou plné¢ konvektivni, veskera latky hvézdy projde jadrem
hvézdy, lithium shofi. U hvézd s hmotnosti 0,075 M g shoti 99 % vesSkerého lithia za 10 8
rokil, u hn&dého trpaslika s hmotnosti mensi nez 0,06 M s vyhoti lithium za 10 ' roki. Tedy
pritomnost spektralni cary 670,8 nm ukazuje, Ze hmotnost hvézdy je mensi nez 0,06 M g .

Objevy téchto objektd si vyzadaly koncem devadesatych rokli zavedeni dvou novych
spektralnich tfid L a T, pro hvézdy s teplotou mensi nez 2 000 K. U hvézd spektralni tfidy M
s teplotou ~ 3 000 K ve spektrech dominuji mohutné pasy TiO a VO, které vSak u hnédych
trpaslikli jiz nejsou tak vyrazné. Naptiklad hnédy trpaslik GD 165B vyznacujici se teplotou
1 900 K a zafivym vykonem 1,2 . 10 * Lg jiz molekularni pasy TiO a VO nemé4, proto byl
zpocatku nazyvan podivnou hvézdou.

Casové byla nejprve zavedena spektralni tfida L pro hvézdy s povrchovou teplotou (2 000 —
1 500) K. Pro ¢arové spektrum je charakteristicky silny absorp¢ni pas CrH a intenzivni ¢ary
fidkych kovii Cs a Rb, dale jsou pfitomny Siroké ¢ary Ca a Na. VétSina hvézd L tfidy jsou
zpravidla hnédymi trpasliky, ¢ast hvézd této spektralni klasifikace vSak mohu byt velmi staré
hvézdy s malou hmotnosti, jejichz teplota jiz pokleslana = 2 000 K.

Jesté chladnéjsi jsou hvézdy se spektralni tfidou T, jejichz efektivni povrchova teplota je =
(1 500 — 1 000) K ptipadné i mén¢. Prikladem T trpaslikl je prvné objeveny hnédy trpaslik
(Nakajima et al. 1995) GI 229B, s hmotnosti (0,025 — 0,065) Mg tedy ~ 40 M ; a polomérem
(0,9 — 1,1) Ry, zafivym vykonem 6,4.10 ° Lg a efektivni teplotou (950 — 1050) K. Obiha
kolem cerveného trpaslika Gl 229A spektralni tfidy M po draze o poloméru 40 AU a
s obéZznou dobou zhruba 200 rok.

Druhou moznosti testil spekter téchto objektli je metanovy test, viz obrazek. Pfi teplotach

nad 2 500 K jsou molekuly metanu zcela disociovany. Hvézda, v jejimz spektru jsou
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pozorovany vyrazné absorpcni molekulové pasy metanu je ptiliS chladnd, aby mohla byt

hvézdou hlavni posloupnosti, naptiklad jde o objekt NTTDF J 1205 — 0744.

4.2. Spektra a atmosféry hnédych trpaslikt

Podrobnéjsi klasifikace spekter M trpaslikii je nasledujici. Opticka spektra viz obrazek jsou
charakterizovéana silnymi pésy oxida: TiO (632,0 — 650,0) nm, (660,0 — 650,0) nm, ( 705,0 —
725,0) nm, ( 759,0 — 768,0) nm, (767,0 - 786,0) nm, (843,0 — 845,0) nm, (886,0 — 894,0) nm
VO (733,0 — 753,3) nm, (785,0 —797,0) nm, (852,0 — 867,0) nm.

Dale je vyrazna H, emise 656,3 nm. V nékterych pozdnich M trpaslicich je detekovatelna
absorp¢ni ¢ary Li 670,8 nm. V blizké infracervené oblasti spektra jsou vyrazné ¢ary H,O, CO
(2,3 um) FeH (1,2 um).

L trpaslici jsou charakterizovani (R-I) > 2,2. Efektivni teploty L trpaslikt jsou z intervalu
od (1300 —1500) K do (2 000 —2 200) K a jejich zativé vykony (4. 10 *-3.10 ) Ls.
(podle Basri et al. 2000, Leggett et al. 2000) .

Hustota rozlozeni hnédych L trpasliki je v okoli Slunce odhadovéna na (2—8).10 > pc
Kirkpatrick et al. 2000, zatimco u hvézd z intervalu hmotnosti (0,1 — 1,0) Mg je prostorova
hustota 2. 10 Zpc .

Pro optickd spektra L trpaslikli, jsou charakteristické metalické hydridy jako napf. CrH
(861,1 nm a 996,9 nm), FeH (869,2 nm a 989,6 nm), zejména kolem stiedniho typu L jsou
nejvyrazngj$i, dale s poklesem teploty jiz slabnou.

U spekter T trpaslika jsou vyrazné ¢ary H,O v blizké infracervené oblasti spektra,
naptiklad (1,11 — 1,6) um, (1,35 — 1,45) um, (1,77 — 2,03) um, déle pasy methanu (1,30 —
1,50) pm, (1,60 — 1,80) pm a (2,20 — 2,50) um.,

Modely atmosfér hnédych trpaslikti vychazeji z téchto obecnych ptedpokladi: planparalelni
geometrie, homogenity jednotlivych vrstev a LTE. Povrchové gravitacni zrychleni log g =5,
konvekce popisovana uzitim délky promichavani. Je dilezitd dokonce v nizkych optickych
hloubkéch t < 0,01. Intenzita, mohutnost vodni absorpce zavisi na detailech teplotni struktury
a interpretaci konvekce. Pro T o < 3 000 K se stavaji dalezitymi v dusledku rozptylu
prachové cCastice.

Vazané-vazané opacity u molekul v optické casti spektra TiO, CaH a dalsi oxidy a
hydroxily, v infradervené &asti spektra H,0, CO, celkové asi ~ 10’ &ar!

Viazané volné opacity — atomarni ionizace, molekuldrni disociace. RovnéZ jsou vyznamné

volné-volné opacity, Thomsonovsky a Rayleightiv rozptyl.
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U hvézd s nizkou hmotnosti chudych na kovy je tlak v atmosférach vyvolavan piedevsim
absorpci H', zatimco H, je dulezita v infracervené oblasti, pii vinovych délkach vétSich nez
1 pm.

Také vyznamnym je van der Waalsovo srazkové rozsifeni atomarnich a molekularnich car,
vytvarejici tyto ¢ary mnohem silnéjSimi.

Pti nizkych teplotach (1 500 — 1 200) K je CO vycerpano formovanim methanu CHj, coz
charakterizuje ptechod od L trpaslik k T trpaslikim.

Dtlezitou roli u M, L a T trpaslikti hraje prach. Slozeni prachovych ¢astic:

Corundum Al,O;
Perovskite CaTiOs3, kondenzuje pii T < (2 300 —2 000) K

Zelezo Fe

T T T T c il |
[~ s HL0 H,0
—

ReLunve Intensary

= Nal

)
LN M 100 125 150 175 200
1 Wavelength (pm)

4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000 Spectrum of Methane Brown Dwarf NTTDF ] 120540744

BN MK Moo V50099 15 Magant 1999 © Laropmean Saithor Ulsenvaton L8 _J

VO, kondenzuje pii T < (1900 — 1700) K
MgSiOs, MgSiOy,

Studium hnédych trpasliki umoZnuje porovnat piedpovédi vysokotlakého fazového
diagramu vodiku s méfitelnymi vlastnostmi téchto objektli, jako jsou polomér, hmotnost,
zativy vykon a chemické slozeni atmosfér, vSe jako funkce stafi objektu.

Obrazek ukazuje sit modelii atmosfér po&itanou pro povrchové zrychleni 10 ° m.s? a riizné
efektivni povrchové teploty. Zelené jsou vyznaceny fazové piechody jednotlivych
chemickych sloucenin. Pokud se plna cast P-T kiivky, kterd zhruba odpovida fotosfére,
nachazi vlevo od urcité zelené linie, neméli bychom danou slouc¢eninu v atmosféie hnédych

trpaslikli pozorovat, protoze kondenzuje v hlubsich vrstvach. Ve spektru Jupitera (modie) by
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by proto neméla byt detekovatelnd voda, na rozdil od hnédého trpaslika GL 229B, coz
odpovidé observa¢nim udajam.
Konkrétni vypocty hnédého trpaslika € Indi B vedly k ziskani téchto fyzikéalnich parametrt:
T =1270K, logLi =—4.67, tedy 2.10” Ls, R = 0,097 Rs, M = (40 — 60) M.

N

4.3. Vyvoj charakteristik hnédych trpaslikli s Casem

Pro vypocet vnéjSich charakteristik hnédych trpaslikii 1ze pouzit kalkulator prof. Adam

Burrows na adrese http://zenith.as.arizona.edu/~burrows/. Do kalkulatoru se zadava stafi

v miliardach rokli, hmotnost v jednotkach hmotnosti Jupitera. Kalkuldtor propocitd Tes[K],

g [em.s 2], R [10 * km], L [Ls].

Centralni teplota objektu zavisi na hmotnosti, existuji ¢tyfi rezimy

I.M > 0,075 M g, T . je dostate¢né vysoka, aby probihala syntéza vodiku

2. M < 0,075 M s, T . je prili§ nizka, aby probihala syntéza vodiku na helium, objekt je
hnédym trpaslikem, hoti v ném lithium.

3.M £ 0,06 Mg, T . je nizkd pro hoteni lithia, spektralni cary lithia jsou pozorovatelné a
podle lithiového testu jde o hnédé trpasliky (Rebolo, Martin & Magazzu)

4. M < 0,013Mg = 13 M, coz je limitni hodnota pro hofeni deutéria. U objektti s mensi
hmotnosti nedojde k zapaleni deutéria.

Vnitini stavba hnédych trpasliki je jednoducha, jsou plné konvektivni.
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Zména zatrivého vykonu s ¢asem

1,3 2,64 0,35
_5 1 M I('R
L~410°Ly| = | |[—| [ o
S t 0.05 1 kde cas tje v 10 “rocich,
2
13 2,64 035
s (1007 M K
L=410°L - |
5 t 0.05 10—2 kde ¢as tje vrocich, MvMga x, je
2

primérna atmosféricka rosselandovska opacita [cm’gm ' ].

Zména teplot s Casem

M 3
1) zména centralni teploty 7. ~ 2.10 ° K (WJ
> s

10 9 0,32 M 0,83 P 0,088
2) zména efektivni povrchové teploty 7, = 1550 K [ ; j (0 0 ] (10152 J

Hnédy trpaslik s hmotnosti 0,030 Mg ma efektivni povrchovou teplotu v intervalu (2 800 -
900) K pii staFi 10 ° roki az 10 ° rokd.

Zména poloméru s ¢asem

0,18 0,11
: : : 10°) ( T,
Polomér starého objektu miize aproximovan rovnici R ~ 6,7.10* km 0 ! .
g 1000 K

Ptikladn€ hnédy trpaslik s hmotnosti 0,030 Ms ma polomér 4,3 Ry a 1,0 R; v ¢asech 10°a10°

roka.
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Vyvoj hnédych trpasliki miZzeme sledovat prostfednictvim viridlové véty 0 =W, + W ,

predpokladdme, ze hvézda se pozvolna  smrStuje.  Plati <WT> = —§<Wp > ,
M? M? : : AR
tudizlW, = -k G —> AW, =k G -—AR . Pfi konstantni hmotnosti AW, ~ ——-> 0, tedy
R R

AR je zaporné. Hvézdy se smrst'uji a narista jejich centralni teplota.

Nasledujici obrazek zachycuje obsah lithia jako funkci Ter pro hvézdy v Plejadach.
Hvézdy spektralnich tfid G a K maji obsah odpovidajici kosmickému, u spektralni tiidy M
obsah klesa. Pod 3 000 K, u mladych hnédych trpaslikti, jako jsou PPL 15, Teide 1 a Calar 3,
byl zjistén obsah lithia zachyceny v grafu. Shrnuto G a K trpaslici obsahuji lithium, M
trpaslici nikoliv, protoze jde o pln¢ konvektivni hvézdy, ve kterych lithium pii
termonuklearnich reakcich jiz bylo spotfebovano. Hnédi trpaslici obsahuji lithium, protoze u
nich neprobéhly termonuklearni reakce.

Dalsi obrazek demonstruje aplikaci metody urcovani stati Plejad. Hranice vycerpani lithia
je naznacena kolmou carou k posloupnosti nulového stéfi, je definovana pomoci udaja
ziskanych ze spektroskopickych pozorovani. Na obrazku jsou zachyceny hvézdy nizké nizké
hmotnosti a hnédi trpaslici s,,dostupnymi spektry, s detekovanou carou 670,8 nm pfi

ekvivalentni Sifce vétsi nez 0,05 nm.

186
3 [+ ] g
I o o No Lithium 4
Q
\7 I » Lithium ~0.5A
¢ Lithium > 1A ]
s, + Low S/N Li detections
175 | . .
i “ _
18 | k -
[ ., L +
A "\_‘. 4
1856 | . -
3 ."-_ - F
T . }
™ [
N M i M " " i . M " 1 : X i " (] A M i 1
19 2 2.2 2.4 28 2.8 3
(R-D)
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Hlavnimi prvky u hnédych trpaslikii s obsahem kovii totoZznym se Sluncem jsou vodik,
helium, kyslik, uhlik a dusik. Silné absorp¢ni pasy, spektralni Gtvary a prach jsou podstatné
pro tvar pozorovaného spektralniho rozdéleni energie u hnédych trpasliki. PopiSme stru¢né
slozeni atmosfér a dosud dostupné teoretické modely atmosfér.

Vodik je ptevladajici ve formé H, a je z né¢ho slozeno 90 % atmosfér hnédych trpaslikt. Je
pritomen v podobé H,O, CH4, NH3, H,S, rovnéz vSak FeH,CrH, CaH, MgH.

Helium je druhy nejrozsitenéjsi prvek po vodiku, ~ 9 %. U hnédych trpaslikii vSak neni
pozorovatelné, nebot’ je chemicky a spektroskopicky inertni.

Kyslik je pfevazné zastoupen ve formé H,O, a CO, rovnéz vSak v podobé Al,Os, TiO, VO.
Posledné uvedené vytvaii tvar spektra M trpaslikii, ale mizeji pii teplotach nizsich nez (2 100
—1800) K.

Uhlik je ve formé CO pii vysSich teplotach a nizkych tlacich, CH4 pii nizkych teplotach a
vysokych tlacich. Tak CO je dominatni u M trpaslikii, CH4 v T trpaslicich a velkych
planetach. Pfechod CO na CHy je fizen rovnici CH4 + H,O < CO + 3 H, pfiblizn¢ kolem
teploty 1 100 K (Fegley & Lodders 1996).

Dominantni formou vyskytu dusiku v atmosférach hnédych trpaslikti je NH; pii nizkych
teplotach a N, pfi vysSich teplotach. Pfechod od N, k NHj3 se uskuteciiuje pfi teplotach (600 —
700) K a je fizeno rovnici N, + 3 H, <> NH3. Molekularni dusik je pozorovatelny v blizké

infradervené oblasti.
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Prvky Na, K, Li, Cs a Rb jsou mén¢ zastoupeny nez Ti, V, Ca, Si, Al, Fe a Mg a preckavaji
v atmosférach pfi teplotach kolem (1 000 — 1 500) K.

Metalické hydridy jako FeH a CrH jsou pfitomny v M trpaslicich, L trpaslicich a M
podtrpaslicich.

Hot¢ik a kfemik jsou vice zastoupeny nez vapnik a hlinik ve formé Mg/Si/O sloucenin
vcetné Mg,Si04 a MgSiOs.

Dva principiédlni atmosférické modely mohou reprodukovat rozdéleni spektralni energie L a
T trpaslikti v rozsahu (0,6 — 5,0) um.

Tzv. prachové modely uvazujeme v atmosféie, kde je pfitomen prach. Tyto modely
reprodukuji ¢evrenou ¢ast optického spektra az infraCervenou spektra L trpaslikli, fotony jsou
absorbovany ¢asticemi prachu a pfevyzatovany v dlouhovinné oblasti spektra.

Tzv. kondensacni modely se zabyvaji atmosférou, v které se prach ukladd v nizSich
vrstvach. Tyto modely reprodukuji optickd Cervend az infraCervend a modra infracervena
oblast T trpasliki. Prach je lokalizovan v opticky tlusté oblasti a fotony nejsou
prevyzafovany.

Tyto dva extrémni ptipady modelli nemohou vysvétlit cely rozsah spektralniho rozde€leni
energie L/T objektl (Leggett et. al. 2 000).

Proto Allard et. all. 2001 navrhl ,,vyrovnany* model, zahrnujici oba ptedchozi.

5. Hvézdy asymptotické vétve obrli

Tabulka termonuklearniho hofeni a elektronové degenerace

termojaderné hmotnost na HP zépalna ptiblizna kritickd hustota

hoteni nezbytna k hoteni teplota hustota elek. degenerace
Mg K kg.m™* kg.m™

H — He 0,1 4.10° 10*-10° ~10°

He —C,0 0,4 1,2.10°  10°-10°  10°

C —Ne, Na, Mg, O 4,0 6.10° 10%-10" 10"

Ne — O, Mg,

O— S,Si,P 8,0 (1-3).10° 10" 10"

Si — Ni— Fe
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Asymptoticka vétev obri pfedstavuje zavérecné aktivni stadium vyvoje vétSiny
osamocenych hvézd, které v centrdlnich ¢astech niter ukoncily spalovani vodiku a helia.
Rozmezi jejich hmotnosti ¢ini pfiblizné (0,8 — 8) Ms. Do faze uhlikovych hvézd dospivaji
hvézdy s pocatecni hmotnosti (1,5 —-4) M.

Vzhledem k celkové dobé existence hvézd je toto stadium relativné velmi kratké, fadove
zhruba desitky milionii rokt, z astrofyzikalniho hlediska je vSak velmi zajimavé. Hvézdy jsou
molekuly, které se ve vétSich vzdalenostech vazi na ¢astecky uhlikového a kiemikového
prachu. Hvézdy asymptotické vétve obri (AGB) jsou proto zdrojem chemickych prvkd,
kterymi obohacuji mezihvézdné prostfedi a zdsadnim zpusobem tak ovliviiuji chemickou
evoluci v galaxiich i vesmiru jako celku.

Ptenos energie z centralnich ¢asti hvézd je realizovan mohutnymi konvektivnimi proudy,
které v urCitych fazich vyvoje zasahuji az k samotnému jadru hvézdy, v kterém probihaji
termonuklearni reakce. Produkty hoteni jsou vzestupnymi proudy vyndseny do povrchovych
vrstev hvézdy, kde vznikd pozorované spektrum, tudiz se muzeme rychle seznamit se
zménami chemického sloZeni.

Po vycCerpani téméi veskerého vodiku ve stfedu hvézdy dojde k rychlému smrs$tovani
centralnich ¢asti, doprovdzeném narlGstem teploty. Nasledné na povrchu heliového jadra se
zapali vodik. Nejdiive v pomérné¢ tlusté, dale v stile se ztencujici vrstvé. S pokracujicim
termonuklearnim hofenim nartista hmotnost heliového jadra. U hvézd s mensi hmotnosti M <
4 Ms dojde v centralnich oblastech k elektronové degeneraci, kterd dal§i smrstovani jadra
zpomali. Velikost elektronové degenerovaného jadra je urCovan piedevsim jeho okamzitou
hmotnosti M. .

S postupem slupkového vodikového zdroje k povrchu roste hmotnost jadra M., klesa jeho
polomér. Hroucenim se jadro dale zahtiva, roste teplota nejen jadra, ale i okolnich oblasti.
Zvysuje se teplota aktivni vodikové vrstvy a tim i celkovy vykon termonukledrnich reakci.
Zativy vykon hvézdy proto nartsta stale rychleji. Hvézdna latka v centralnich oblastech hvézd
s vétSi hmotnosti M > 4 Mg se chova stale jako idealni plyn, tudiz se muze smrstovat a
zahtivat bez omezeni.

Na nartst zativého vykonu hvézda reaguje celkovou expanzi, vngjs$i vrstvy chladnou,
zativy vykon hvézdy postupné roste. Hvézdy opousti hlavni posloupnost na HRD a ptesouvaji

se do oblasti vétve ¢ervenych obri (RGB).
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Hustota toku energie znitra z oblasti termonuklearniho hofeni je mimoradné vysoka,
jedinym moznym zpusobem jeho transportu k povrchu je konvekce, jejiz spodni ¢ast zasahuje
do oblasti nuklearniho hoteni. Dochazi tak k promichavéani (dredge up), pfesnéji k tzv. L.
promichavani, pfi kterém mohutné konvekce pfindsi do oblasti termonukledrniho hofeni
cerstvé palivo.

Pti dosazeni teploty sto milionti kelvinti v heliovém jadie dojde k zapaleni heliovych reakci.
Je-1i jadro elektronové degenerované, zapaleni reakci 3 o je prudké, hovotime o heliovém

zablesku v ¢asové skale nékolika minut az hodin.

3
2 T \2
Vysvétleni jevu vychazi z toho, Ze pii splnéni podminky n, > (m;j—gkj , tedy kdyzZ je

aktualni hustota vjadie hvézdy vysSi nez kritickd, jsou elektrony v heliovém jadie

degenerovany. Napiiklad pfi typické teploté v této fazi vyvoje ~10°® K je kritick4 hustota
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dana poétem &astic 2.10 ¥ m ® . V pocatku spalovani helia v jadie je systém tepelnd
nestabilni. Uvoltiovani energie je extrémné citlivé k teplotée ~ p;, T . Piikladné pfi
zvySeni teploty o 10 % naroste hodnota & 45krat. Po zapaleni heliovych reakci roste
uvoliovani energie, soucasn¢ narusta teplota, nikoliv vSak tlak, cemuz brani degenerace jadra.
To nemiize expandovat a ochlazovat se. Reakce 3 — '; C probiha vy$§im tempem. Zafivy
vykon hvézdy se mize vyrazné zvetsit béhem nékolika minut, u heliového jadra zatfivy vykon
vzroste az na ~ 10 '° L. Exploze zvy§i teplotu jadra, zejména viak zvétsi jeho objem,
polomér piiblizné 3 x. Radovy pokles hustoty odstrani degeneraci, hvézdna latka se v jadie
hvézdy se pfeméni na idealni plyn.

V centru se od tohoto okamziku za¢ne spalovat helium na uhlik a kyslik, vrstva hoficiho
vodiku se ptesouva bliZeji k povrchu do vrstev s nizsi hustotou a teplotou. Tempo vodikovych
reakei se snizi, poklesne 1 mnozstvi uvoliiované energie. Vnéjsi ¢asti hvézdy se smrsti a
zahteji, hvézda se pfesune do tzv. oblasti horizontalni vétve obri, stane se Zlutym respektive
oranzovym obrem. Polomér hvézdy odpovida né¢kolikandsobku poloméru hvézdy na hlavni
posloupnosti pti odpovidajici hmotnosti, zafivy vykon vzroste o jeden a pul fadu.

Po kratké dobé¢, odpovidajici piiblizné 1 % doby strdvené na hlavni posloupnosti, se
uprostied hvézdy pti naristu hustoty vytvoii elektronové degenerované jadro, nyni vSak z
prvkil termonukledrniho hoteni, tedy zuhliku, dusiku, kysliku a neonu. Elektronova
degenerace probéhne u vSech hvézd, jejichz pocatecni hmotnost byla M < 11 M.

Nukleosyntéza helia na uhlik a kyslik se pfesune do slupky kolem jadra. Vrstva hoticiho
vodiku se zahfeje, zativy vykon hvézdy L se opét zvysi, odhadem o Ctyfi fady vzhledem ke
stadiu na hlavni posloupnosti. Vn¢jsi vrstvy se nafouknou, povrchova teplota poklesne,

hvézda se stava podruhé Cervenym obrem

Casova $kala vyvoje hvézd o hmotnosti 1 Mg a 5 Mg podle Vassiliadise a Wooda 1993

Stadium vyvoje Pocateé¢ni hmotnost 1 Mg 5 Mg

hlavni posloupnost 1.10 "t 1.10 ® r
vétev Cervenych obrti 310 ° r 3.10 °r
horizontalni vétev obra 1.10 * r 210 7 r
rana etapa asymptotické vétve obrit E — AGB 1.10 " r 1.10 ® r
tepelné pulsy na asymptotické vétvi obrit TP—AGB  5.10 ° r 3.10 ° r
zaveérecna hmotnost 0,57 Mg 0,89 Mg
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Hvézdy podle hmotnosti rozdélujeme do tii kategorii, na nizkou, stfedni a vysokou
hmotnost. Hranice jsou ur¢eny minimem hmotnosti nezbytnym pro to, aby ve hvézd¢ vzniklo

prvni degenerované jadro.

Hmotnostni rozsah [ Mg]  Prvni degenerované jadro, jeho slozeni Kategorie
<2 He nizka

2-8 CO0 stfedni

8—11 O, Ne, Mg vysoka

> 11 zadné vysoka

Hvézda v pribehu svého vyvoje prochazi 2 x ptes stadium obrt. Logicky vznikd otdzka,
jak odlisit obra pfi prvnim prichodu touto vétvi od obra ve fazi tepelnych pulst.

Teoretické vyvojové modely stejné jako pozorovani hvézd v kulovych hvézdokupach
ukézaly, ze hvézdy pfi prvnim prichodu vétvi obrti maji zativé vykony < 2 000 Ls. Na druhé
stran¢ ze vztahll Paczynského vyplyva, ze hvézda ve fazi tepelnych pulst pii klidném
spalovani vodiku ve slupce by méla mit vétsi zarivé vykony.

Zativy vykon hvézdy ve fazi klidného spalovani ve vodikovém slupkovém zdroji je podle

M
Paczynského L = 59250{M" —0,495] ,kde L jev [L,]. Doba mezi dvéma po sobd

N

jdoucimi  heliovymi  zablesky ve fazi TP-AGB je podle Paczynského

M
log(At) = 3,68[1,914 v J kde At je v rocich.

N
Od L = 2 000 Lg pti hmotnosti uhlikokyslikového jadra = 0.53 Msdo L~ 5 000 Lg pfi limitni
Chandrasekharové mezi 1,4 Ms.

Protoze se na HRD tato vyvojova faze pifimyka ke klasickym cervenym obrim s heliovym,
degenerovanym jadrem, hovoiime o tzv. asymptotické vétvi obru (AGB).

Od tohoto okamziku se energie ve hvézdé uvolituje dvéma procesy. Syntézou vodiku na
helium ve vnitinich oblastech vodikového obalu a rovnéz pfeménou helia na uhlik a kyslik ve
slupkéach kolem degenerovaného uhlikokyslikového jadra.

Na pocatku pobytu hvézd na asymptotické vétvi obrtl, tzv. E — AGB ptevlada uvoliovani
energie spalovani helia. U hvézd s pocatecni hmotnosti M > 4 M g zasahuje konvektivni

vrstva az do oblasti hofeni vodiku. Dochazi k tzv. II. promichavani a vynaseni produktt
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nukleosyntézy z CNO cyklu do atmosfér hvézd. U hvézd s mensi hmotnosti vSak k II.
promichdvani nedochézi viibec.

Tempo heliovych reakci je timérné tficaté mocniné teploty a ctverci hustoty, coz vede rychle
k vycerpani helia.

Po zvySeni teploty na 100 miliont kelvini dojde k zapaleni heliové slupky, helium se za¢ne
preménovat na uhlik a kyslik. Pocatek aktivity heliové slupky se nazyva tepelny puls (thermal
pulse) a trva (10 .10 ° rokd) . Zativy vykon jadra v té dobé vzroste azna (107 - 10 ) Ls,
vodikovy obal expanduje a ochlazuje se.

Nasledné vsak prevysi aktivita vodikové vrstvy, spalovani helia se stava nestabilni, vznikaji
tzv. tepelné pulsy, pfi kterych se v cyklech ~ 10 ° roki stfida aktivita vodikové a heliové
vrstvy. Krétce po zapaleni heliové slupky se pfitom pokazdé promichéava cely vodikovy obal.
V prubéhu tohoto III. promichavani se znovu vynasi produkty termonukledrniho hotfeni do
atmosfér hvézd, mize zde dojit ke zméndm v poméru zastoupeni uhliku a kysliku C/O
z pouhych desetin na celé jednotky, tudiz k vytvoreni uhlikové hvézdy.

Horni vrstvy tepelné pulsujicich hvézd asymptotické vétve obri, tedy TP — AGB, jsou
v disledku konvektivnich proudi v neustadlém pohybu, u takovych hvézd existuje silny
hvézdny vitr, se ztrdtou hmotnosti az 107 Mg ro¢ng. Odhad unikajici hmotnosti dava

dM

) . 3 L . vex s 1 ,
Reimerstv vztah = =-4.10" g kde L, g, R dosazujeme v patfiénych jednotkach
g

Slunce, ubytek hmotnosti je v M grok . Piesngji se uvadi

=~ -n4.10 " L, kde
gR

n = (0,35 - 0,40).

Dalsi pfi¢inou uniku latky z povrchu chladnych hvézd jsou pulzace, které ve vnéjsich
fidSich vrstvach prechazeji v razové viny, které znich vypuzuji hmotu. Hvézdy ve fazi
cerveného obra respektive veleobra mohou ztratit podstatnou ¢ast své hmoty. Pozorovanim
uréené hodnoty tniku hmoty davaji od 10”7 Msrok ' u dlouhoperiodickych proménnych
hvézd s relativné kratkou periodou, u dlouhoperiodickych proménnych hvézd s delsi periodou
avelkym zafivym vykonem a7 na 10* Mg rok ', Wood 1997. Vypuzeny material ve
hvézdném okoli rychle chladne, takze v ném kondenzuji prachové Castice, které uvedené
hvézdy zahaluji do neprihlednych obalt. Objekty jsou vyraznymi zdroji v blizké i vzdalené
infracervené oblasti spektra.

Po zbaveni se vnéjSich vodikovych oballi dojde ke zménam celkové jasnosti objektti. Dojde
k odhaleni jadra, k pieruseni pfisunu termonuklearniho paliva. Pobyt na asymptotické vétvi

obrl je pro hvézdy (0,8 — 8) Mg poslednim obdobim jejich aktivniho vyvoje. Z hvézdy
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zistava odhalené horké elektronové degenerované uhlikokyslikové jadro s T > 3 .10 K,
budouci bily trpaslik s hmotnosti ( 0,6 — 1,4) Msa jeho expandujici vnéjsi obal, ktery vytvori
tzv. planetarni mlhovinu.

Shrnuti: Prvni promichavani se realizuje v okamziku, kdy konvektivni obalka se presunuje
dovnitt hvézdy, ktera se tak stdva poprvé cCervenym obrem. Vypocty zmén chemického
slozeni v této fazi vyvoje provadél Sweigart et al. 1990, konkrétné Slo o vypocty nartstu
obsahu helia, coz zachycuje AY. Pomér 'C/"*C se po prvnim promichavani ptili§ neméni
s hmotnosti ¢i piivodnim chemickym slozenim hvézdy. Konvektivni obalka pienasi produkty
CNO cyklu k povrchu. Ptfesnéji CN proces dosahuje rovnovahy pted ON proces, takze
k povrchu je prenaSen materidl CN procesu. Na povrchu hvézdy je obohaceno mnoZzstvi
dusiku, vzroste 2krat, zatimco uhlik je ochuzen, klesne o 30 %. Obsah kysliku zlstava beze
zmény.

Cervené obry miizeme pozorovat ve stadiu CN procesu v jejich atmosférach. Jde o prvni
pozorovaci udaj produktt termonukledrnich reakci, piedchédzejici vyvoj byl pfimému
pozorovani nedostupny.

Cerveni obii se vyznaduji relativné pomalym hvézdnym vétrem (5 — 30) km.s™ s ubytkem
hmoty 10°® Mg rok™ , celkové mize dosahnout 0,2 Mg v zavislosti na zativém vykonu.

V této fazi vyvoje ma hvézda dva zdroje , v jadre probiha termojaderné fuze helia, dale hoti
vodikovy slupkovy zdroj. Ten pfispiva vice nez 70 % k celkovému zatfivému vykonu hvézdy.
Obraz hvézdy stoupa na asymptotické vétvi obra.

Druhé promichavani nastava pfi vzniku elektronové degenerace jadra CO po vyhoteni
helia ve hvézdach s vétsi hmotnosti nez je kritickd hmotnost, kterd zavisi na hmotnosti jadra
M. a chemickém slozeni. V pribéhu druhého promichavani neni ptredpokladan ubytek
hmotnosti. Obsah vodiku je urovan z klasického vztahu X =1 -Y - Z , kde Y, Z jsou
ur¢ovany z pomocnych vztahii po¢itanych pro druhé promichévani.

V pribéhu vyvoje na asymptotické vétvi obrii ibytek hmotnosti roste od (10 do 10 ) Mg

rok™ . Vitr je urychlovan prachem. Plati Paczynského vztah L = 59250 [Z‘ - 0,495] , kde
s
Ljev[L].
Tteti promichévani
Slupkové zdroje a jejich stabilita. Pfedpokladejme model se dvéma slupkami, heliovou a

vodikovou. Nezbytné teploty pro hoteni vodiku 3 .10’ K, pro hofeni helia 2 .10 * K.
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Jestlize se heliovy slupkovy zdroj posouva smérem k vodikovém, vyrazn¢ nartistd hoteni

L X . . .
u_ e 2~ ne , kde X, zachycuje koncentraci reagujicich prvki na

vodiku. Plati vztah £ =
' Ly, g9y Xy

my

e

zacatku v slupkovém zdroji, g, oznacuje velikost energie uvolfiované pii termojadernych
reakcich na jednotky hmotnosti. V stacionarni situaci plati pfiblizné L, =7L,, .

Tepelné nestability jsou dasledkem existence slupkovych zdrojl, objevuji se i pfi velmi
zjednodusenych modelech.

Pro tyto hvézdy je typicka efektivni teplota v rozmezi (5 000 — 2 500) K, velky zativy
vykon nad 3 000 L s, polomér fddové az n€kolik set poloméru Slunce a pomérné rozsahly
inik hmoty fadové 10 Mg za rok.

S ohledem na celkovou dobu existence hvézd je pobyt na asymptotické vétvi obrt relativné
kratky, desitky milionti rokti. Do podobného stadia dospéje nase Slunce za priblizné 7 miliard
rokil. Hvézda s po&ateni hmotnosti | Mg setrvava na asymptotické vétvi obri 2.10 ° rokd,
hvézda s hmotnosti 2 Mg setrvava na asymptotické vétvi 8. 10 * rokéi a hvézda s hmotnosti 3
Ms 1,8.10 °rokii (Groenewegen et al. 1995).

Hvézdy AGB reprezentuji konec¢nou fazi aktivniho vyvoje vice nez poloviny hvézd, jsou
zdrojem prachovych c¢astic, jeZ jsou nezbytné pii tvorbé hvézd v hustych molekularnich
mracnech.

Stavbu nitra téchto hvézd 1ze rozdelit na dvé ¢asti. V jadre Cervenych obrli se nachazi malé
a horké elektronové degenerované jadro, s teplotou 10 * K, hmotnost M, v rozmezi (0,6 —
1,4) Ms, polomé&r 10 " m, hustota 10 ° kg.m ~, slozené z produktii piedchazejiciho hofent,
tedy uhliku, dusiku, kysliku a neonu. Kolem jadra se rozklada vyrazné chladnéjsi obal bohaty
na vodik, jehoZ polomér mize dosahnout az 1 AU. A povrchova efektivni teplota klesnout na
2 500 K. Vodikovy obal hvézdy prechéazi v rozsahlou, desitky AU velmi tidkou, chladnou
(desitky kelvini) a komplikovanou okolohvézdnou obalku, tvofenou unikajicim plynem a
prachem.

V centrélni ¢asti hvézdy se nachazi homogenni jadro, slozené prevazné z uhliku a kysliku,
které jsou ve stavu elektronové degenerace. Polomér R. v porovnéni s celkovym polomérem
hvézdy je nepatrny R. /R ~ 10 *, soustfed’uje znaénou &ast celkové hmotnosti, u hvézd AGB
s malou hmotnosti se pocatecni hmotnost M, jadra odhaduje na ~ 0,5 Mg, zatimco u hvézd
s v&tsi hmotnosti a s v&t§im zafivym vykonem az na M, = 1,1 Ms.

Zastoupeni kysliku a uhliku v jadfe je obtizné¢ zkoumatelné. Pomér obou prvki se pohybuje

C/O 0d 0,1 az do 1, Olofsson 1999.
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Vzhledem k nizké teploté elektronové degenerovaného jadra zde zadné termonuklearni
reakce neprobihaji a u hvézd s pocatecni hmotnosti (0,8 — 8) Mg, které se dostaly na
asympotickou vétev obrt, je dalsi chemicky vyvoj centralnich oblasti uzavien. Jadro se objevi
az po rozplynuti vodikového obalu jako husty a horky bily trpaslik.

Hvézdy s pocatecni hmotnosti M < 0,8 Mg nedokonci spalovani vodiku v konecné dlouhé
dobé, u hvézd M < 0,5 Mg dokonce elektronovad degenerace zabrzdi dal§i vyvoj po
absolvovani stadia hvézdy na hlavni posloupnosti, nevytvoii se teplota dostate¢na k zapaleni
heliovych reakci.

Naopak u hvézd s vétsi hmotnosti M > (6 — 8) Mg mohou byt v centralnich oblastech
teploty tak vysoké, ze vzniknou podminky pro zapaleni dalSich termonuklearnich reakei, pti
kterych hofti uhlik a kyslik na tézké prvky az po prvky skupiny Zeleza.

Obal kolem jadra mize mit polomér az 1 AU, povrchova efektivni teplota poklesava na 2
500 K. Vodikovy obal ptechazi v rozsédhlou (desitky AU) velmi fidkou chladnou (desitky
kelvinil) a komplikovanou okolohvézdnou obalku tvofenou unikajicim plynem a prachem.

V atmosférach je hlavnim typem ptfenosu energie zareni. Maximum toku zateni lezi ( 1 — 2)
pm. RozlozZeni energie je vSak rozdilné od Planckova. Interakce mezi zafenim a latkou:

- absorpce (v povrchovych vrstvach H,, hlavnim pfispévkem je H ™, v hlubSich vrstvach
H ) a Rayleightv rozptyl H a H,, vSe kontinuu,

- Carova absorpce,

- absorpce prachem.

Atmosféry hvézd AGB jsou znacné rozsahlé, pro typicky model 2 Mg, 3 000 K, je polomér
radové 200 Rg. tedy dosahuji v métitku slunecni soustavy mezi poloméry drah Venuse a
Zem¢. Poloméry hvézd jsou zavislé na vinové délce, viz studie Hofmann et al. 2001 hvézdy R
Leo, s polomérem ( 417 = 97 ) Rg a efektivni teplotou Ter = (2 590 + 180 ) K, naptiklad
velikost thlového poloméru se méni od ( 48.7 do 75.6) mas.

Atmosféry jsou vzhledem k podminkam pozorovatelné z vnéjsku. V prvnim pfiblizeni do t
= 1 v kontinuu v zavislosti na vinové délce. Alespont do hloubky 10 % hvézdného poloméru
1ze pozorovat, pfi poloméru 200 Rg do hloubky 20 Rg ! Pfipominame, Ze u Slunce to je
ptiblizng 500 km, tudiz 0,07 %. Typické podminky v atmosférach hvézd jsou tlak 10 * Pa,
hustota 10 ®kg.m™, obé& veli¢iny poklesavaji exponencialng.

K astrofyzikalnim dikazim existence hornich vrstev ve spodni chromosféfe patfi emisni
cary Mg II, Ca II, mnoho ¢ar Fe II a C II. Spektra AGB hvézd jsou riiznad v zavislosti na

pulsacni fazi. Existuje fada nazord, Ze chromosféra je u téchto hvézd velmi rozsahla.
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Spectra of AGB Stars
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Historie AGB.
1. 1978: Iben & Truran prezentovali prvni vyznamnéjsi AGB synteticky model, uzili vysledki
s-procesu nukleosyntézy
2. 1981: Renzini & Voli prezentovali strukturu a zakladni slozky modelti hvézd v pozdnich
etapach vyvoje.
3. 1993: Groenewegen & de Jong vytvorili syntetické modely zahrnujici efekty rozdilné
metalicity, asové variace termalnich pulst.
4. Posledni obdobi Marigo et al. propracovali problematiku tfeti promichévani.

Nasleduje vyklad vnéjSich prachovych oblasti, zeslabeni hvézdného vétru.

Castice jsou odnaseny hvézdnym vétrem, v pribéhu t, a zrnka prachu se piesunou o Rg,
hustota poklesne zhruba o dvojnasobek (expanzni faktor). Tim se stdva obtiznym dalsi nartist
zrnek, kterd se nyni pohybuji po rovnéjSich a delSich drahéch pfi nizsich hustotach. Celkoveé
se tak zvétSuje Cas nartistu zrnek t,. Shrnuto rast zrnek prachu se zastavi v disledku ziedéni
prostiedi, nikoliv v disledku vycerpani moznosti ristu.

Pochopitelné prach ma vliv na opacitu. Opacita plynu poklesava, protoze pii ristu zrnek
prachu se ,,procistuje prostor. Prachova opacita nartstd, je dominujici, zvySuje se absorpcni
koeficient prachu.

Dulezitou vlastnosti opacity prachovych zrn u AGB hvézd je, ze velikost zrnek << vlnova
délka svétla, tvar kiivky opacity 7y (A) je nezavisly na velikosti zrn! Tudiz unikajici hvézdny
vitr mé& vyss$i hustotu plynu, pochéazi z hustSiho prostfedi, nelze pouzit hydrostaticky model
atmosféry, protoze prachova hustota v oblastech formovani je pfili§ nizka. Proto scénar
prachodu razovych vin predpoklada stlacovani plynu, zahtivani a vyzdvizeni vzhiru. Dale se
plyn ochlazuje vyzafovanim, zvySuje se hustota vné¢ se pohybujici slupky. V této vrstveé
teplota podporuje riist zrnek prachu, nastavuje G€inny rist prachovych zrnek. Je.li zrnek
prachu pfili§ malo, vrstva pada zpét. Je-li zrnek prachu dostate¢ny pocet, nariistd opacita a
tlak zateni, prach je pohani, vlece se sebou plyn, vrstvy unikaji vné.

Pti shrnuti problematiky AGB miizeme konstatovat, Ze dosud existuje dobré propracovani
kvalitativniho pochopeni vyvoje hvézd na AGB. Rada nejasnosti v kvantitativnich modelech,
napiiklad konvektivni pfenos energie v modelu hofeni na vrcholu HBB a pulsacnich
modelech, velké nejistoty v propracovani problematiky promichévani na hranicich konvekce,
problematiky "*C pfi prvnim a druhém promichavani.

Astrofyzikalni studium téchto hvézd je obtizné, CO molekula v atmosféfe ma vysokou

disocia¢ni energii, je velmi u¢inna pii vyuzivani uhliku. Obecné je velmi obtizné stanoveni
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kontinua vzhledem k obrovskému poctu ¢ar, napiiklad jeden bod urcité vinové délky

intenzivniho zadznamu je vytvaren az sto Carami.
Hvézdy OH/IR

Jejich charakteristickym rysem je maserova emise na radiovych vinach, na vinové délce
18,6 cm, tedy 1 612 MHz od molekul OH. Maserova emise je generovana v tenké vrstvé. Po
prvé byla emise OH pozorovdna roku 1968. Pozdéji pro nékteré infracervené zdroje
charakterizujici maserovou emisi OH bylo provedeno ztotoznéni s objekty v optickém oboru.

Obfi v této fazi vyvoje jsou charakterizovani nizkou efektivni teplotou, zhruba 3 000 K,
zativymi vykony 1 000 Ls . VSeobecna klasifikace téchto hvézd je:

1. Typ M (obsah na povrchu O > C), vyznacuje se intenzivnimi absorpnimi pasy TiO
v Cervené oblasti spektra.

2. Typ S (pomér C/O — 1), misto pasit TiO pozorujeme pasy ZrO.

2. Typ C ( C> O),, vkterém misto oxidi kovii pozorujeme hlavné¢ molekuly obsahujici

uhlik, C,, CN, CH.

6. Cerveni obfi

6.1. Pro¢ se hvézdy stavaji Cervenymi obry

Pii zdGivodnéni vychézime z prace Adams et al. 2004, nejprve pfipomeneme zakladni vztah
L = 4zR’0c T, . Pf vyvoji hvézda zv&Suje sviij zafivy vykon, jde o tzv. ,problém
zéativého vykonu®, ktery miize byt feSen dvéma zplisoby. Bud’ hvézda zvétsi svoji velikost
(polomér) a hvézda se stane Cervenym obrem nebo mize narUstat teplota, pak se hvézda

stane modrym trpaslikem. Hmotnost predurcuje velikost zativého vykonu
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Predchozi vyklad ilustruji rovnice stavby hvézd. Ve vnéjSich castech hvézdy musi byt

) , .. .y . . e , 4acT * dT
energie transportovana vné, jak popisuje rovnice pienosu zafeni L = —4zr° ——— .
3kp dr
. . o , . . dT 1 GM |
Hvézda je rovnéz ve stavu hydrostatické rovnovahy, musi tedy platit =— a —,
dr l+n r°R,

kde R, je univerzalni plynova konstanta. Upravou rovnic obdrzime pro zafivy vykon

167 acG un 5

L Opacitu vyjadiime z Kramerova zakona « = konst.p“T“a

3 R, l+nkp

4
p~R7, kde y =3 pro hvézdu s homogennim rozloZzenim hustoty, u redlnych hvézd je
hustota koncentrovana ke stiedu, tedy y < 3. Zrovnic pro zafivy vykon mizeme vyjadfit

AL , AR AL = 2§+ 4A—T). Resenim dvou rovnic pro dvé neznamé obdrzime
L R L R T
AT a AL AR _ o+ 1 AL

—= — a ——————. Odpoveéd’ na problém prfechodu k ¢ervenym obrum je
T o+51L R Mo+5) L P P P Y !

AT
,T,(

y < VI coxo o AL < oy o y
obsaZena v téchto dvou rovnicich, jde o zvétSovani A Hvézda mlzZe zménit polomér nebo

teplotu nebo ob¢ veli¢iny. Je-li hvézdna fotosféra v blizkosti opacitni limity, kdy je opacita
, ] : . AR 4 AL < s
rostouci funkei teploty, potom je @ velké, AT -0 a 3 —>y 7 tedy hvézda se stava

cervenym obrem.

Klasifikace proménnych ¢ervenych obrti, zaloZend na vizuéalnich svételnych kiivkach.
1. Miridy — velké amplitudy (> 2,5 mag V), proménnost relativné pravidelna.

2. Polopravidelné proménné — malé amplitudy, urcita periodi¢nost

3. Nepravidelné proménné — mala periodi¢nost, chudé studie svételnych kiivek.
6.2. Spektra a atmosféry Cervenych obrt

Pii charakterizaci atmosfér vychazime z publikace S. Hamdani et al. 2000, ve které jsou
detailné zkoumany atmosféry sedmi ¢ervenych obrt ve dvou otevienych hvézdokupach NGC
2360 [Fe/H] = 0.07 a NGC 2447 [Fe/H] = 0.03, efektivni teploty (5 130 -5 250) K.

Pti znalostech hmotnosti jednotlivych hvézd (2,10 —2,93) Mg, lze vyjadfit vztah mezi log g
a Ter takto log g =-12,51 + log M + 4 log Ts+ 0,4 (My + BC), kde M je v Mg, My je

absolutni vizudlni hvézdna velikost a BC je bolometricka korekce. Predpokladdme Myos =
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4,75 mag. Atmosférické parametry Ter a v¢ byly uréovany iterativnim postupem vyvinutym
Boyrchukem et al. 1996.

Dale byla odvozena zavislost vi = f(log g) . Pro hvézdy (4 500 < Ter < 5 500) K plati
vi = -0,86 log g +4,01.

K vykladu obsahu lithia miizeme doplnit, ze béhem vystupu na vétev Cervenych obra pii
prvnim promichdvani dochézi k zfedéni povrchového lithia volnym z vnitfnich oblasti, asi na
1/30 pivodni hustoty. Nekterd pozorovani Cervenych obrli toto nepotvrdila, obsah lithia je
vetsi nez vyplyva z teorie. Existuji superlithiové AGB hvézdy — log N (Li) = 5, pfipominame
pramérnou hodnotu obsahu lithia ve vesmiru log N (Li) = 3,1. Tedy hvézdy musi produkovat
lithium ve svych nitrech. Vykladovy model vychézi z prace Cameron, Fowler 1971: Nékteré
atomy “He ve vngjsich obalkach hvézd mohou byt vpraveny do zon bohatych na *He. Pii
naristu teploty na 4.10” K dojde k transformaci na 'Be. Atom 'Be po zachyceni elektronu
vytvoii 'Li. K tomu dojde aZ po preneseni konvekci ‘Be do oblasti, ve kterych je reakce

"Li+p — 2 *He dostate¢né pomald, aby nebylo lithium opét zcela rozloZeno.

Prach kolem cervenych obrii pfi prvnim vzestupu na H-R diagramu

Dnes jsou jiz rozpracovany modelové propocty fyzikalnich podminek v prachovych
obalkach kolem hvézd - Cervenych obri III, vyznacujicich se infraCervenym excesem
(pfebytkem zafeni v infracerveném oboru), piikladem je hvézda 6 And.

K vykladu jsou rozpracovany tfi modely.

1. Prach je sporadicky vypuzovan z hvézd, coz je pro vétSinu objekti malo pravdépodobné.

2. Druhou mozZnosti jsou pfipady emisi z mezihvézdného prachu v blizkosti hvézd, vyvolané
horkymi skvrnami. Protoze 70 % cervenych obri s infracervenym piebytkem lezi
vrozsahu = 100 pc od galaktické roviny, kde je tento jev pozorovan, predpokladame
objasnéni téchto infracervenych prebytkil timto zpiisobem.

3. Tteti model vychazi z toho, Ze usuzovand hmotnost prachu kolem néterych cervenych obrii

je vétsinez 10 * kg.

Druzice IRAS objevila prach kolem hvézd hlavni posloupnosti, Aumann et al. 1984.
Zuckerman, Kim & Lin 1995 publikovali seznam 92 obrl s ¢ervenym piebytkem, vybranych
z pivodnich 40 000 objekti. Srovnanim s katalogem Hipparcos byli vybrani ¢erveni obfi do

150 pc od Slunce.
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Z modeli prvni predpoklada relativné tenkou slupku prachu kolem hvézdy a stejnou teplotu

zrnek prachu. Vzdéalenost hvézdy a prachové slupky je ddna vztahem Jura et al. 1995

2,5
d., = o,soz{l] ,kde R a T jsou parametry hvézdy. Piiblizné R = 10 " m, T =~ 4 000 K,

zr

Ty~ 60K, d, =~ (1500-4000) AU.
Nejpropracovangjsi je model obihajiciho prachu. Predpokladame sférické ¢astice poloméru
a, obihajici na draze kolem hvézdy, jejiz zativy vykon L a hmotnost M. Podle Artymowicze

1988 podminka rovnovahy sil gravitacnich a sil vyvolanych tlakem zéafeni dava a _, >

3L

———  kde p vyjadfuje hustotu zrnka prachu, p — 10 * kg.m™, nebot’ predpokladame
16 zGMc p

2
H>0O. Pro hodnotu vzdalenosti d, = O,SRLTLJ , viz Jura et al. 1993. Celkova hmotnost zrnek

zr

L
l’j d’a_. /3. Pfiblizné hodnoty a_ =~ (20 — 50) um, 7, =~ (60 — 80)

K, d, ~(100-250) AU, M_ ~ (102 -10*) ke,

prachu M _ =16zp

Modely atmosfér ¢ervenych obril

Pii zkoumani zakladnich souvislosti modell atmosfér ¢ervenych obrli vychazime z prace
Pavlenko, Jakovina 1994. Obsahuje mimo jiné porovnani modeld atmosféry Slunce
(5770/4.44) a K obra (4000/1.5) s vyuzitim metody vybérové neprazracnosti. V praci je dale
zkouméno, jak mnoho zjednodusujici ppfedpoklady vypoctu ovlivituji velikost odchylek pfi
ur¢ovani chemického slozeni.

Modely atmosfér hvézd pozdnich spektralnich typd jsou nezbytné pii feSeni mnohych
problémti soucasné astrofyziky. Nehled¢ na to, v existujicich metodikach postupech takovych
modell jsou vyuzivdna podstatna zjednoduseni pfi interpretaci termodynamickych vlastnosti
prostiedi, procesii turbulence, pokryvkového jevu, pii jejichz vypoctech jsou zapotiebi
vykonné pocitace s velkou kapacitou paméti. Problém ureni modelu atmosféry hvézdy
daného spektralniho typu muzeme pii vyuziti dostate¢né uplné sité modeld atmosfér hvézd,
propocitan¢ fadou autorti, pfi vybéru zikladnich charakteristik: efektivni teploty T,
gravita¢niho zrychleni log g, obsahu kovil [ Fe/H ].

V atmosférach Cervenych obri jsou dilezitym zdrojem neprizrac¢nosti molekuly, obsahujici
atomy uhliku, dusiku a kysliku. Tudiz pii vypoctu sité modelti atmosféry chladnych hvézd

je nezbytnd znalost obsah C, N, O tak i kov1l, coZ se odrézi na struktuie modelu.
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Model se zadanym T, log g a chemickym slozenim, které ve vétSiné ptipadi je zadano
pouze jednim parametrem - obsahem kovi, ziskame prostfednictvim interpolacni procedury
modelu ze sité. Jednodussi metoda spocivd v moZnosti sjednoceni méfitek modelu. PouZiti
pouze jednoho parametru obsahu kovli pro charakterizovani slozeni atmosféry hvézd
pozdniho spektralniho typu je nedostatecné, protoze zména obsahu C, N, O a kovi se
musi nutn¢ odrazit na struktuie modelu. Na urovni fotosféry neprizracnost latky podstatnym
zpusobem zavisi na obsahu kovil, zdroji volnych elektronti v atmosférach chladnych hvézd.
Nad fotosférou je nepriizracnost atmosféry takovych hvézd urCovéna predevSim absorpci
molekul, skladajicich se z atomd uhliku, dusiku, kysliku. Existujici sit¢ modelt jsou
propogitany pro pevné zvolenou hodnotu rychlosti mikroturbulence, zpravidla v, = 2 km.s™.
Takovym zplsobem pii sledovani spektra konkrétni hvézdy je vhodné vyuzivat model
atmosféry, u kterého budou zapocteny rozdilnosti fyzikalnich charakteristik této hvézdy, jak
mikroturbulentni rychlosti tak obsahu jednotlivych prvkii.

Podstatnym pro vypocet modeli atmosfér hvézd pozdnich spektralnich typt je zahrnuti
pokryvkového efektu. Nejvice je rozvinuta metoda vybérové nepruzracnosti, Kurucz 1992.
V ptipad¢ uvadéné prace Pavlenko, Jakovina je realizovana metoda zapoctenim absorpce
v Carach atomt a iontll v programu vypoc¢tu modelu atmosféry SAM71.

- udaje o atomarnich ¢arach jsou vzaty z Kurucz, Petrman 1975,

- profily jednotlivych absorpcnich ¢ar jsou propocitany pomoci Voigtovy funkce,

- absorpce v pasech molekul CN, CO, H,O, NH, OH je zapocitana za pomoci
zjednoduSenych metodik plné piekryti Car.

Pro atmosféry K obri byly propocitan zakladni model atmosféry s parametry Tef, log g,

Fe/H, v;: 4 000, 1.5, 0.0, 2.0.

KML - model se zapoctenim pokryvkového efektu, podminéného absorpci jak v pasech

molekul, tak 1 v ¢arach atomi a ionti,

KM - model vypocitany za pomoci pouze molekuldrni absorpce,

KL - model se zapoctenim absorpce pouze v Carach atomi a iontd,

K - model bez zapocteni pokryvkového efektu.

Pti vypoctech téchto modeld je sit’ frekvenci propocitana po 500 uzlech, rozlozenych v
intervalu 300 < A < 20 000 nm. Monochromatické toky z ultrafialové Casti spektra u
chladnych hvézd jsou podstatné mensi ve srovnani se Sluncem a tudiz je Ize pfi vypoctech
integralniho toku zanedbévat.

Ze srovnavaci analyzy uvedenych modeld, z propocitaného vlivu jednotlivych zdroji

neprizracnosti na strukturu modeld atmosfér K obrti vyplyva, ze jejim zakladnich zdrojem
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v atmosférach je molekularni absorpce.

Metoda vybérové nepriizracnosti umoznuje propocitat modely atmosfér hvézd s presnosti
odpovidajici soucasné urovni.

Odlisnosti v soucasnych modelech atmosfér cervenych obrit maji maly vliv na odhad
obsahu kovll v atmosférach hvézd, rozdily neptevysuji 0.2 dex. Tyto odhady jsou vice citlivé
k teplotnim rozdiltim u modelii v hlubsich vrstvach atmosféry nez v povrchovych vrstvach.

Propocty ukazaly, Ze pti kvantitativni analyze hvézdnych spekter je nezbytné teSit ulohu
vzajemné zavislosti. Odhady chemického sloZeni atmosfér musi byt v souladu se strukturou
atmosféry. Jestlize struktura atmosféry neodpovida ziskanému chemickému slozeni, vysledky
analyzy mohou byt zatizeny podstatnymi chybami. Pii nesouladu chemického slozeni a
struktury modelu atmosféry, s kterym jsou ziskany odhady obsahu prvkii, mohou byt jejich
chyby stejné¢ho fadu jako velikost nesouhlasu. Tento zavér je velmi zajimavy pro feSeni
fundamentalnich tloh soucasné astrofyziky, jako je ur€ovani chemického slozeni hvézdokup.

Byly vytvorena sit’ modeld atmosfér pro intervaly (3 750 K - T - 6 000 K), (0.75 - log g -
3.0) a(-3.0= Fe/H =0.0) . Vybérova absorpce je aproximovana rozdélovaci distributivni
funkei opacity, kde jsou zapocitdny cary prvki - kovll a molekuldrni cary, vcetné
infracervenych CO a CN.

V préci J.V. Pavlenko 2003 jsou diskutovany vysledky vypocti modeld atmosfér M obru a
C obrii s normalnim chemickym slozenim.

Ptedpoklad planparalelnosti modelt atmosfér, kdy tloustka fotosféry je mnohem mensi nez
polomér hvézdy, neplati pfedevSim pro hvézdy nad hlavni posloupnosti, tedy pro obry
respektive veleobry. Proto jsou tyto modely nahrazeny sféricko-symetrickymi, kde hustota ve
fotosféte pomalu postupné klesa se zvétSovanim vzdalenosti od stfedu hvézdy. Volime prosto
fotosférické vrstvy stejné hustoty, hledame zéavislost teploty na optické hloubce ve zvoleném
ptipadé.

Stéricko-symetrické modely

. dl .
Rovnice pfenosu zafeni ma tvar d—v =-x,1, +¢, . Predpokladame, Ze hvézda se vyznacuje
s

sférickou symetrii, intenzita zateni I , z&visi:
a) vzdalenosti r od stfedu hvézdy

b) na thlu v mezi smérem zatreni a smérem radius vektoru

di, _ol, dr o, d9

|4

ds ords d9ds

Plati obecna rovnice
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d§ _ sind

. . dr o o . -y
Dale plati — =cos$ . Rovnice prenosu zafeni ve sféricko-symetrickém

ds ds r
ol in9 ol
ptipadé ma tvar cos $—-— sin 9, =—x«,1, +¢,.
or r 089

Rovnice zéfivé rovnovahy 47zj g dv= Ilcvd VJ. I do . Integraci rovnice pienosu zafeni ve
0 0
5 ) 5 » 1 d 5 0 [5s) 0
v8ech frekvencich a smérech obdrzime ——| r IH Ldv | = —I K,d Vj I, do+ 47rj e dv.
re dr 0 0 0
. . e , ,ood| LT . o
Z platnosti rovnice zatfivé rovnovahy vyplyva % r IH ,dv|=0, kde H, je tok zafeni,
r
0
mnozstvi zafivé energie protékajici ve vSech smérech ptes jednotkovou plochu v jednotkovém

. . i C
intervalu frekvenci za ¢asovou jednotku H | = II , cos Ydw . Tedy I H , dv = —, tudiz tok
r
0

zéateni po integraci po celém spektru je ve sféricko-symetrické atmosfére nepfimo umérny
¢tverci vzdalenosti od stfedu hvézdy. Vztah je disledkem skutecnosti, ze v atmosféte chybi
zdroje energie a jeji vytoky.

Je-1i tloustka atmosféry mnohem mensi nez polomér hvézdy, atmosférické vrstvy mohou

byt nesférické, rovinné. Jestlize uhel 4 se neméni podél paprsku, mame obvyklou rovnici

|4

dr

prenosu zafeni cos$ =-x,l,+¢,. Vzhledem k tomu, Ze vzdalenost r od stfedu hvézdy

se méni ve fotosféte v malych intervalech, dostdvame IH ,dv = konst .
0

Vhodny model atmosfér cervenych obrt je podrobné komentovan v praci Hauschildt et al.
1999, PHOENIX, Version 10.5., jde o sféricko-symetricky model, pro obry s nizkym
gravitatnim zrychlenim, tedy log < 3.5, coz jsou vhodné parametry pro vypocet struktury
modelu atmosféry i vypocet syntetického spektra.

Seznam molekularnich &ar zahrnuje asi 5.10 * &ar, z nichz kazda ma svij individualni profil,
pro silné ¢ary Voigtiv a pro slabé ¢ary Gausstiv. Z celkového seznamu je vybiran podle
podminek podseznam ¢ar, naptiklad pro atmosféru typického obra T s » 3 000 K obsahuje

1,9 .10 8 molekularnich &ar.
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Parametrizace modeld pro obry vyzaduje splnéni dodatecnych podminek, polomér hvézdy
Rmusi spliiovat podminku g, = (I;Q_Af’ kde g,,, definujeme jako gravitatni zrychleni

v optické hloubce 7, =1, coz je opticka hloubka v kontinuu na vinové délce 1,2 pm. Zafivy
vykon je dan vztahem L = 47zR’°cT ;. . Pro jednoduchost je sit modeld zaloZena na

parametrech (7, ,log g, M, [Fe/H]).

of >

Prikladem spektroskopického studia K respektive M obru je prace T. Tsuji 2001, ktera se
zabyva analyzou spektra ziskaného infracervenou kosmickou observatoti ISO na vinové délce
vodniho pésu 6,3 um u K obra Aldebarana (o Tau) a n¢kolika M obri, spektralnich tiid MO —
M3,5. Ptitomnost vodnich par v atmosférach K obri a ranych M obrl byla zcela neocekavana
a lisila se od tradi¢niho obrazku atmosfér cervenych obra skladajicich se z fotosféry, horké
chromosféry a chladného vétru.

Vyzkum v infraCervené Casti spektra byl zacat jiz pred 40 léty. Voda byla zjiSténa ve
hvézdach o Cet a R Leo, Woolf et al. 1964. Mozn4 ptitomnost vody v normalnich M obrech p
Gem (M3 III) a p Per (M4 II) stejné jako u o Ori (M2 Iab) byla pfedpoklddana na
absorp¢nich pasech 1,4 um a 1,9 um, Wing & Spinrad 1970. Piivodn¢ bylo pfedpokladéano, ze
voda je pfitomna pouze u chladnych obrii, chladnéjSich nez M 6, Johnson & Méndez 1970.
Pozdéji vyvinuté modely fotosfér ¢ervenych obri ptedpokladaly existenci vody u M obri

s teplotami niz§imi nez 3 200 K, pfesnéji od T ¢ = 3 250 K pro M6 II1.

1. o Cet M1,50a (3869 +161) K
2. B Peg M 2,511 (3890 +174) K
3. vy Cru M 3,511 3626 K

U téchto hvézd byla zjisténa piitomnost spektralnich car vody, nejintenzivnéjsi byly Cary u
B Peg. Sloupcova hustota vody (pocet Castic ve valci, jehoz vyska odpovida vzdalenosti od
sledovaného zdroje) jeu p Peg 2.10 " cm ™.

Spektra pozorovanych hvézd, viz obr. Prvni pozorované spektralni ¢ary vody se objevuji
v modelech pii teplotach T s = 3 300 K, nejintenzivnéjsi jsou pii T =3 200 K .

Poznamenejme, ze odpovidajici model fotosfér chladnych hvézd neni stale jesté dokonaly.
Naptiklad predpoklady konvekce a turbulence a jejich interpretace nejsou zdaleka vyjasnény.
Stale zlstava dileZitym ¢lenéni atmosfér obrl na fotosféru, chromosféru a hvézdny vitr.

Moznym objasnénim miize byt piitomnost mist s velkymi skvrnami, které mohou

ovliviiovat rozdéleni energie ve spektru, proménnost, aktivitu atd. Dosud vSak neméame

dukazy takovych efektii u normalnich ¢ervenych obrt.
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7. Cerveni veleobii

Tabulka nejznamé;jsich ¢ervenych veleobrt.

Hvézda vizualni h.vel. [ mag] spektralni tfida ~ vzdalenost [ pc ] polomér [ AU ]
Betelgeuse 0,50 M 2 Iab 132 3,6
Antares 0,96 M 1,51b 184 472
o Her 3,48 M 5 Ib/II 123 2,0
u Cephei 4,08 M21ae 613 5,7
VV Cephei 491 M 2T aep 613 8,8

Velmi  zndmym objektem je hvézda p Cephei M 2 Ia, s teplotou 3 300 K, polomérem
2 400 Rg a zafivym vykonem 6.10° Lg .

Pochopeni problematiky Cervenych veleobru je stale jest¢ limitovano komplexnosti jejich
atmosfér, hvézdnymi obdalkami a jejich vzajemnou souvislosti, tj. dynamikou atmosféry,
chromosférické aktivity a ubytkem hmoty. Na zaklad¢ studia dvaceti galaktickych M veleobrt
byla provadéna analyza rychlostni struktury atmosfér, byly nalezeny atmosférické pohyby,
pravdépodobné konvektivniho ptivodu s rychlostmi korelujicimi s ubytkem hmoty. Je zifejmé,
ze konvekce hraje klicovou roli v ubytku hmoty veleobrti. V praci E. Josselin, B. Plez, N.
Mauron 2003 je provadéna ptfedbézna analyza profili H, v souvislosti s chromosférickou

aktivitou.

Cerveni veleobti (RSG) reprezentuji klicovou fazi vyvoje hvézd s vétsi hmotnosti (100
<M, <30Mg), vpribehu které ztraceji ve€tSinu své hmoty Castor 1993. Soucasné

s bohatou nukleosyntézni aktivitou tak hraji zdsadni roli v chemickém vyvoji galaxii.
Presna znalost struktury a evoluce Cervenych veleobru je tak podstatnd. U ubytku hmoty je
piekazkou obtiznost pozorovani okolohvézdné obélky a odvozeni jejich parametrti jako

velikost ubytku hmoty, expanzni rychlost a geometrie obalek.

Prostfednictvim modelt hvézd byl zkouman vyvoj a pulzace cervenych veleobrd,
s hmotnostmi (15, 20, 30) Mg a Z (0,0005 — 0,02). Vysledky propocitanych zavislosti P — L
vychazejici z modeld, byly porovnavany s observacnimi zdvislostmi ¢ervenych veleobrl ve
VMM, M 33 a nasi Galaxii. Dobry soulad s teorii je pro zékladni méd v VMM a M 33.

Relace P — L u rozdilnych obsahi kovii ukazuje tendenci ubytku zafivého vykonu a narastu

periody se zvétSovanim obsahu kovti.
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Samotny vyvoj hvézd ve stadiu ¢ervenych veleobrt je ovliviiovan mnoha faktory, naptiklad
zvetSovanim hmotnosti jadra a zafivého vykonu, intenzivnim ubytkem hmoty atd.

Propoc¢itané modely vychdzeji zteorie promichavani Bohm — Vitense pii parametru
promichavani o = 1,0 , pii pouziti Schwarzschildova a Ledouxova kritéria k ur€ovani hranic
konvektivnich zén. Je predpoklddano, ze hmota konvektivniho jadra je kompletné
promichédvana, teplotni gradient je adiabaticky.

Linearni modely prvnich tii radidlnich pulsa¢nich moda byly ziskany - Li 1992. Vypocet
linedrni pulzace predpokladd hvézdné modely v tepelné a hydrostatické rovnovaze, vlastni

pulzace jsou interpretovany jako poruchy statické stavebni struktury.

Ubytek hmoty u &ervenych veleobrti

Ubytek hmot je u hvézd s velkou hmotnosti zna¢ny, dosahuje desitek procent piivodni
pocatecni hmotnosti. Pfedavand hmota do mezihvézdného prostoru umoziuje recyklaci
hmoty, je zakladni prvkem cyklu vyvoje hmoty v Galaxii.

Na zéklad¢ studia infracerveného zafeni u 15 RSG proménnych hvézd v LMC byl odvozen

pro ubytek hmoty téchto objektl vztah (de Jager et al. 1988, Reid et al. 1990, Salasnich et al.

1997) log CZI—M =1,32log T —8,17 , kde T je ve dnech. Salasnich kombinaci s ostatnimi vztahy
t

odvodil M,,, =-2,38log7T —1,46 a log dd—j\f =-8,17 + 0,554 .(2,51og LL —-6,18).

N
Ze spektroskopického pohledu Sitku spektralnich ¢ar u Cervenych veleobrti urcuje
predev§im mikroturbulence (~10 km.s™). Uréené hodnoty Te jsou systematicky niZ§i nez

predpokladaji modely atmosfér.

8. Uhlikove hvézdy

Uhlikové hvézdy jsou vhodnou laboratofi, ve které je mozné testovat teorie hvézdného
vyvoje a nukleosyntézy. Existuje nékolik zakladnich typd uhlikovych hvézd. Jsou
klasifikovany predevsim spektroskopicky v zavislosti na intenzité¢ molekularnich past (CN,
C,, CH) a podle jejich efektivni teploty.

Je znamo vice riznych klasifikaci uhlikovych hvézd, uved'me jednu z poslednich z roku
1993. Rozd¢luje uhlikové hvézd do tii skupin: C — R, C — N, C — H. Uhlikové hvézdy C — R
a C — H jsou teplejsi, s povrchovymi teplotami (4 000 — 5 000 ) K. Cislo za pismeny uréuje
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teplotni posloupnost (od C-N1 az do C-N9). Podrobné&jsi popis obsahuje rozliseni pasi C,,
CN nebo poméru '* C/"C, piipadné ar lithia.

R — hvézdy, tedy rané C-hvézdy, se vyznauji mensimi zafivymi vykony, 2 000 Lg, '*C/"C
< 10, odpovidaji K hvézdam. N — hvézdy jsou chladnéjsi (3 000 K) s vysokymi zativymi
vykony (2 000 — 20 000) Ls, '*C/"*C ~ (20 — 80), odpovidaji M hvézdam. .

Dalsi ¢lenéni uhlikovych hvézd lze provést podle nartistu obsahu uhliku v obalce podél
spektralni posloupnosti M — MS — S —-SC —C( N typ) , kde C (N) C/O > 1, M hvézdy
C/O ~ 0,5, podle Iben & Renzini 1983, Smith & Lambert 1990.

N hvézdy, tzv. normdalni uhlikové hvézdy Keenan 1993, ukazuji pfeplnéna, zhuSténa
spektra, coZ je vyvolano mohutnymi molekuldrnimi absorpénimi pasy a nizkymi teplotami.
V optickém oboru pouze nekolik intervalit vinovych délek je vhodnych pro spektralni analyzu
prvk.

Zajimavym vysledkem, souvisicim s aktudlni hmotnosti N hvézd, je sledovani poméru
2C /BC. Rada autorti klade stfedni hodnotu asi 60, Lambert et al. 1986, de Laverny &
Gustafsson 1998.

Uhlikové hvézdy typu SC jsou AGB hvézdy s pomérem C/O velmi blizkym jedné. Pomér
12C /B3C se mize ménit v intervalu 25 — 150 zatimco C/O je v intervalu 0,98 — 1,02.

Ze spektroskopického hlediska je mnoho R hvézd nerozeznatelnych od N hvézd. Detailnéjsi
analyza rozliSuje mezi ranymi horkymi R hvézdami (spektralni typy RO — R4), které jsou
podobné normalnim K obrti (1 Dra) a pozdnimi chladnymi R hvézdami (RS — RS8), vice
podobnymi M hvézdam.

Uhlikové hvézdy typu J reprezentuji nejvétsi zmeény. Tyto hvézdy vykazuji velmi mohutné

CN a C, pasy a nahusténa spektra. Pomér °C /°C je velmi inzky a blizky rovnovaznému (~
3) dosahovanému pii CNO cyklu. Spektroskopicky jsou velmi podobné pozdnim chladnym R
typtim. Riizné typy uhlikovych hvézd (podobry, obry) reprezetuji uhlikové CH hvézdy, jde o
objekty chudé na kovy s hodnotami [ Fe/H ] z intervalu — 0,5 az — 2.0. Zpravidla se vyznacuji
vysokymi rychlostmi indikujicimi jejich ptislusnost ke starsi populaci hvézd.
Termojaderné reakce nelze samoziejmé piimo detekovat , o jejich existenci a pribéhu se vSak
muzeme poucit zjejich ucinkll v atmosférach hvézd, z obohacovani atmosfér produkty
termojaderného hoteni v nitrech. Ptikladng zastoupeni izotopu C v atmosférach lze
spektroskopicky odvodit z molekuldrniho spektra C,, CN respektive CO, viz. obr.

Nuklid uhliku se v pifirodé vyskytuje ve dvou stabilnich modifikacich, jako uhlik
s hmotovym &islem 12 a 13, tedy '>C respektive °C. Za dobu existence nasi sluneéni

soustavy se ustalila rovnovédha mezi obéma izotopy v poméru v 98,99: 1,11, tudiz asi 89,2 : 1.
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Tento pomér se zachovava pro vSechny hvézdy slune¢niho typu a obecné pro vétsinu hvézd
kyslikové posloupnosti.

Se zcela rozdilnou situaci se setkavame pii studiu spekter uhlikovych hvézd. Yamashita
1967 studoval 75 uhlikovych hvézd a jeho udaje uvadéji velky rozptyl tohoto poméru kolem
hodnoty, ktera je podstatné mensi nez hodnota tohoto poméru pro kyslikové hvézdy.
Nejmensi hodnoty izotopického pomdru *C/"*C v rozmezi 2,5 — 10 byly nalezeny u hvézd
HD 19557, HD 52432 a HD 77234, u proménnych hvézd RY Dra, Y Cvn, WX Cyg. Nejvétsi
¢ast uhlikovych hvézd vykazuje stfedni hodnotu izotopického poméru v rozmezi 10 — 50.

Relativni nadbytek izotopu °C v atmosférach uhlikovych hvézd prokazal experimentalng jiz
Sandford 1929, avSak teprve poslednich padesat rokli byla tomuto poméru piisouzena patiicna
diilezitost. Praci spojenych s uréovanim poméru '*C/"*C u uhlikovych hvézd byl vypracovan
znaény pocet, je v nich shromazdén cenny material ke srovnavani i teoretické interpretaci
vysledkt, naptiklad Lambert 1976, Lambert - Sneden 1977, Fujita 1980, Nagasava 1980.

Nizké hodnoty izotopického poméru '2C/"*C nelze u uhlikovych hvézd vysvétlit jinak neZ
obohacenim atmosfér zplodinami termojaderného hoteni v centralnich oblastech hvézd.
V tvahu pfichazi model hvézdy s termojadernym hotenim helia v jadfe, z n¢hoz se uhlikové
nuklidy dostavaji konvektivnimi procesy do vné&jsi ¢asti hvézdy. V prubchu tohoto transportu
musi nuklidy uhliku projit slupkou kolem konvektivniho jadra, kde jesté¢ probiha preména
vodiku na helium. Je-li tato slupka tenkd, nebo ma nizkou teplotu (pp fetézec) nedojde
k vaznéjsi interakci prochazejicich uhlikovych nuklidd se slupkou a tyto dospé&ji do
atmosférickych vrstev pfi zachovani izotopického poméru '*C/"*C blizkému 100. Je-li viak
slupka dostatecné silnd, bude hlavnim jejim procesem hoteni CNO cyklu, ¢imz se zméni
pomdr ve prospéch uhliku C a po dostate¢nd G¢inné interakci dojde k dosaZeni jiného
rovnovazného stavu. Podle vypocti Burbidge, Burbidge, Fowlera a Hoyla 1957 je tento stav
charakterizovan pomérem '2C/"°C = 4.6.

Studium poméru *C/"C vedlo v poslednich desetiletich v oblasti modelovani hvézdnych

niter uhlikovych hvézd k zasadnimu obratu od jednoduchych modelu s vyhotelym vodikovym
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Tabuika 3.5
Vinové délky Swanovych past C; [nm)
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Fi6. 1.—The Swan system of the C; molecule. (a) Low-dispersion spectrum showing the principal sequences of the Swan system and
three “tail” bands, at A\ 4770, 4836, and 4911 A to the red of the (1-0) sequence. (h) High-dispersion spectrum of the (0-2) band.

¢) High-dispersion spectrum of the (10-9) hand,
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jaddrem az ke komplikovanym modelim s né¢kolika termojadernymi zdroji. Thompson 1977
ukazal, ze slozeni uhlikovych hvézd nemulize byt svazano jen s CNO cyklem, uvadi predstavu
hoteni helia ve slupkovém zdroji. Vhodnou frekvenci heliovych vzplanuti v prvnim
slupkovém zdroji, je mozné i vzplanuti v uhliko-dusikovém jadru, Ize dosédhnout
pozadovaného pozorovaného rovnovazného stavu v poméru '>C/"°C. Z uvedeného rozboru
plyne, 7¢ pouze jednim parametrem — pomérem '*C/°C nelze jednoznaéné popsat
termojaderné procesy v nitru hvézdy a tim ani jeji vyvojovy stupen. Proto Trurar 1977
studoval pé&t hlavnich procesii termojaderné syntézy CNO izotopl: Znich vyjimam
nerovnovazné hoteni vodiku v obalkéach ¢ervenych obrt, které dava vzniknout izotopu uhliku
B

Z toho duvodu v poslednich desetiletich je provadén u ¢ervenych obrli intenzivni vyzkum
pravé uréovani poméru '*C/C. V soudasnosti jde o vypodet syntetickych spekter piisluinych
molekul v hvézdnych atmosférach Cervenych obrii, coz ma tadu vyhod. K vypoctu jsou
pouzivany vSechny rotacni Cary studovaného vibra¢niho pasu coz spolecné s ostatnimi
parametry atmosféry (teplotou, tlakem, obsahem molekul) umoziiuje zvySenou piesnost.

Vypocty profili syntetického spektra diatomickych molekul provéadéla fada autorti od
poloviny sedmdesatych rokt, Tsuji 1976, Querci 1976. Ptitom vyuzivali modely hvézdnych

atmosfér, které popisuji prabéh efektivni teploty a tlaku v atmosféfe v zavislosti na
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geometrické hloubce. Pomérné vérné vystihuji predstavy o chemickém slozeni atmosféry,
piihlizeji 1 k efekttim stratifikace atmosféry.

Hlavnim spektroskopickym poznavacim znakem uhlikovych hvézd je tzv. Swaniv pas,
systém rotacné-vibracnich past C, v modré oblasti spektra (473,7 nm, 516,5 nm a 563,6 nm),
ktery je pozorovatelny i ve spektrech s malou disperzi. Dal§im moznym identifikacnim
znakem jsou pasy CN v blizké infracervené oblasti 421,6 nm.

Vypocet syntetickych spekter je konfrontovan s méfenimi molekularniho spektra v blizké
infracervené oblasti, zejména Cerveného systému molekuly CN. Pravé do této dlouhovinné
oblasti spektra uhlikovych hvézd je zkoncentrovana nejveétsi ¢ast zareni, pricemz toto zareni je
zde nejméné ovliviiovano spojitou absorpci viceatomickych molekul SiC,; a Os. Vedle toho
se v soucasnosti také rozviji vyzkum daleké infracervené a mikrovinné oblasti spektra. Tato
pozorovani jsou provadéna mimo zemskou atmosféru vzhledem absorpcim H,O a CO,.

V optické Casti spektra je klasické studium Swanova molekularniho spektra uhliku, které
vesmes lezi ve viditelné ¢asti spektra. Pro vlastni studium izotopickych pasi se nejlépe hodi
pasy C, (1,0) a C; (0,1), nebot’ jsou dostatecné vyrazné vyjadieny a také izotopické posunuti
je u nich dostate¢né. Hlavy molekuldrnich past s rozdilem vibrac¢nich kvantovych ¢isel Av >
2 lezi vmodré a fialové oblasti spektra, které jsou u uhlikovych hvézd tézko dostupné
v dusledku silné fialové deprese.

Hlava zakladniho molekularniho pasu C, (1,0) lezi u vinové délky 473,7 nm a samotny pas
degraduje smérem ke kratkovlnné asti spektra. Hlavy izotopickych molekul *C"*C a *C"C
s v&tsi hmotnosti jsou vlivem izotopického efektu posunuty o 0,7 nm respektive 1,4 nm
k del$im vlnovym délkam, takze se daji pozorovat jiz pii nizkém zastoupeni izotopu “C
v atmosféte hvézdy. Pas C, (1,0) lze pouzit pro studium poméru '*C/"°C pfi viech jeho
hodnotach, velkych i malych.

Abia a Isern 1997 povazuji vysoky pomér '*C/"°C a nadbytek lithia a uhlikovych hvézd za
dikaz ,,velkého promichavani“. Stanovili obsah lithia u 44 uhlikovych hvézd. Vyslovili
hypotézu, Ze hvézdy bohaté na Li maji nizky pomér *C/"*C (<15).

Pro opticky jasné uhlikové hvézdy jsou odvozené poméry '*C/"*C porovnavany s vysledky
ziskanymi jinymi metodami.

Pii tfetim promichavani dochazi ke zméné poméru zastoupeni uhliku a kysliku C/O, tedy
vznikaji uhlikové hvézdy. Zatimco u hvézd s pocatecni hmotnosti mensi nez 1,5 Mg je tento
pomér prakticky konstantni, u hmotné&jSich hvézd roste Groenewegen et al. 1995. Hvézda

s po&ateéni hmotnosti 2 M, se stane uhlikovou za 4,5 . 10> rokii po vstupu na asymptotickou
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vétev obru, ptiblizn€ po sedmi tepelnych pulsech, zatimco u hvézd s hmotnosti 3, 5 Mg, se do
podobné situace dostane az za asi 8,5. 10 ° rokd, po osmi tepelnych pulsech.

V obdobi tepelnych pulstt dochdzi pti nékolika termonuklearnich reakcich ke vzniku
velkého mnozstvi pomalych neutronti, diky nimz se v s — procesech tvoii izotopy stfedné
tézkych prvkl, naptiklad Sr, Zr, Ba, Po a Tc. Strucny popis reakci je uveden v praci Ibena
1991 a Jorgensena 1993.

Ze srovnani teoretickych modeld s pozorovacimi udaji vychazi, Ze nejniz§i pocatecni
hmotnost uhlikové hvézdy je zhruba 1,5 Mg, Do tohoto stavu se dostane s poslednim
tepelnym pulsem (asi patym &i Sestym v poradi) a vydrzi tak pouze 10 * rokd. Hvézdy s vétsi
hmotnosti se do podobného stadia dostavaji za vétsi pocet cyklu.

Casova 8kala vyvoje nékterych AGB hvézd — Reimersiiv model, Groenewegen et al. 1995.
TM, TS, TC udava dobu, po kterou je hvézda klasifikovana jako M, S, C AGB hvézda, N, je
pocet tepelnych pulst, po kterych se stava uhlikovou, Ny, je odhad celkového poctu tepelnych

pulst.

Pocatecni ™ TS TC Ne Niot
hmotnost [10° 1] [10° 1] [10° 1]

1,0 Ms 206 0 0 3
1,5 Mg 356 0 52 6 6
2,0 Ms 352 91 310 7 10
3,0 Ms 437 185 1001 9 21
4,0 Mg 55 83 537 11 48
5,0 Mg 391 161 0 9 129

Informace o jednotlivych uhlikovych hvézdach ziskdvame sledovanim jejich zéateni ve
vybranych fotometrickych pasmech o polosifce desitek nanometrti a studiem jejich spektra.
Fotometrickd pozorovani déavaji predstavu o rozdéleni energie ve spektru, tedy o efektivni
teploté, pulsacich hvézdy a dalSich jevech ovliviiyjicich jeji celkovou jasnost. Spektralni
analyza spektra poskytuje udaje o fyzikdlnich a chemickych podminkach v atmosférach
hvézd.

Hlavnim spektroskopickym poznavacim znakem uhlikovych hvézd je tzv. Swaniv pas,
systém rotacné-vibracnich pasi C, v modré oblasti spektra (473,7 nm, 516,5 nm a 563,6 nm),
ktery je pozorovatelny i ve spektrech s malou disperzi. Dal§$im moznym identifikacnim

znakem jsou pasy CN v blizké infracervené oblasti 421,6 nm.
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Fotometrickym poznavacim znakem muze byt velky barevny index (B - V) ¢i (U - B) . Tedy
rozdil hvézdnych velikosti v barvach B a V, ktery je vzdy vétsi nez 1 mag. Velky barevny
index je zpusoben jak nizkou efektivni teplotou tak zejména tzv. fialovou depresi, rizné
intenzivnim zeslabenim kratkovinného konce spektra, vyvolanym molekulami Cs, SiC a SiC,.

Rostouci hustota okolohvézdnych obalek zpiisobuje, ze vétsina uhlikovych hvézd prestava
byt casem pozorovatelnd ve viditelné oblasti Casti spektra a stavaji se pozorovatelnymi
v infracervené oblasti. Mnohé takové objekty objevila naptiklad druZice IRAS, dalsi nasledné
infracervena prohlidka oblohy Two Micron All Sky Survey (2MASS). Nejrozsahlejsi katalog
uhlikovych hvézd General Catalog of Galactic Carbon stars, 3d Ed.(Alksnis et al. 2001)
obsahuje témet sedm tisic hvézd.

Zasluhou nukleosyntézy v centralnich oblastech a opakovanym promichavanim jsou
v atmosférach AGB hvézd zastoupeny v dostate¢ném mnozstvi i dalsi prvky, pfedevsim C, N,
a O, kter¢é mohou v chladném prostiedi Ter < 3 500 K vytvafet jednoduché molekuly,
predevsim Sestici CO, CN, C,,Cs, HCN a C,H,. Ptestoze je pocet téchto molekul v objemové
jednotce o n€kolik ¥4dl mensi nez H,, maji vyrazné vétsi absorpéni koeficienty, proto je
muizeme pozorovat ve spektru. Napfiklad u Cerveného obra s chemickym sloZenim Slunce
s teplotou fotosféry 3 500 K ptipada na jednu molekulu TiO asi jeden milion molekul H,. Ve
spektru vSak dominuje TiO, Jorgensen et al. 1992.

Pozorovani uhlikovych hvézd s velkym spektralnim rozliSenim v infracerveném oboru neni
obtizné. Analyza spekter vSak je znaéné¢ komplikovand, nejistd a nejednoznacnd, coz je
zpiisobeno velkym poctem atomarnich absorpénich ¢ar a molekuldrnich past. Nékteré tdaje
ze spektralni analyzy viak umoziuji ziskat vysledky. Napiiklad pomé&r '*C/"*C v uhlikovych
hvézdach lIze zjistit a jeho hodnota vrozmezi (4 — 100) ukazuje, ze jejich evoluce je
heterogenni. Vétsina C - N hvézd ma pomér '“C/°C = 4. Pomér C/O v intervalu (1,01 —
1,76). Skupina C — R ma efektivni povrchové teploty v intervalu ( 4 200 — 5 000) K a pomér
2C/BC = 4, pomér C/O v intervalu (4 — 9). Nejstudovangjii je skupina hvézd C — H , nebot’
se jedna o objekty s vyssi teplotou a pomérné chudé na kovy, takze stupen blendovani
absorpénich &ar je relativné mensi. Pomér *C/"*C se pohybuje v rozmezi (8 — 25). Nékteré
z pozd¢jSich typli mohou mit pomér az 100 i vice.

U uhlikovych hvézd Ize ve spektrech spolehlivé uréovat molekuly, napt. C,, CH, CN, NH,
C;,CO, SiCo.

Systém absorpci molekuly C,
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Molekula C, vytvati ve spektru nékolik zékladnich systémi absorpci: Swaniv systém ve
viditelné oblasti spektra, Philipstiv systém v blizké infraCervené oblasti a Balik-Ramseytv
systém v daleké infracervené oblasti.

Swanlv systém sestava z fady molekularnich past rozprostirajicich se od kratkovinné casti
viditelného oblasti spektra az do blizké infraervené oblasti. VSechny péasy degraduji smérem
ke kratkovinné Casti spektra, viz obr. Nejvyraznéji se projevuje zakladni absorpcni pas C,
(0,0) s rozdilem vibra¢nich kvantovych ¢isel Av = 0 vytvafejici hlavu u vlnové délky 516,5
nm. Vyrazné jsou i zakladni pasy s Av = =+ 1, jejichZz hlavy lezi v zelené oblasti spektra u
vinové délky 473,7 nm a ve zlutém svétle u vinové délky 563,6 nm. Oba jsou vhodné pro
studium izotopického poméru '2C/"*C. Swaniv systém molekularnich pasi je nejlépe popsan
Phillipsem (Phillips 1948). Spektroskopickému studiu téchto past je vénovana fada praci
(Spite, Spite 1979).

Molekularni syntetickd spektra generovand pocitacem jsou zdvisld na pfijatém modelu
hvézdné atmosféry, ve kterém se pfislusSné molekularni absorpce realizuji. Zvolme
zjednoduseni, Schwarzschildiiv model atmosféry, tedy model s ,,pievracejici® vrstvou.

Absorpéni vlastnosti prevracejici vrstvy, ve které dochdzi k absorpci zatfeni, lze

charakterizovat optickou tloustkou 7,, kterd souvisi s hloubkou spektralni cary

F,,-F
R, = 224 kde F,, a F, jsou intenzity spektra v kontinuu a v ¢afe pii vlnové délce A
0,4
pfes rovnici pfenosu zafeni. Jak ukédzal Unsdld 1938, lze feSeni této rovnice podstatné
. . s N . 1 1 1 ,
zjednodusit pouzitim poloempirického vztahu Minaerta 1935 "R + — , ve kterém
P! e T

R. ptedstavuje nejvétsi centralni hloubku ¢ary pro r  —oo. Minaertova aproximace

vyjadiuje ve skute€nosti interpolacni vztah mezi dvéma extrémnimi ptipady, kdy jednou =
<<la R, =17, apodruhé 7 >>1a R, =R, . Opravnénost pouziti vztahu pro reSeni
syntetického spektra zdlivodnil Climenhaga 1960.

Phillipsiiv systém v blizké infraCervené oblasti je popsan v praci jeho identifikatora (Phillips
1948). Ve spektrech uhlikovych hvézd tento pas studovali napt. Fujita a Yamashita 1960 a
Gilra 1975.

Cerveny systém molekuly CN

Molekula CN vytvafi sice vlastni systém molekularnich pasi i ve fialové oblasti spektra, ten

je vsak u uhlikovych hvézd v disledku intenzivni ultrafialové deprese v této Casti spektra

obtizné méftitelny.
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Druhy cerveny molekularni systém piislusejici molekule CN se rozprostira od 700 nm az
k vinové délce 1,5 um.

Pomér '*C/PC ve spektrech uhlikovych hvézd byl uréovan z molekularnich past CN u celé
fady hvézd, naptiklad u Arctura Tsuji 1978, Fujita 1981, Grifin 1974, pro obry spektralnich
tfid G a K Tomkin, Lambert, Luck 1975, 1976, u cefeid Loumos, Lambert 1975. .

Matsura et al 2002 publikoval spektra Sesti uhlikovych hvézd z Velkého Magellanova
mracna potizené na dalekohledu VLT. Ve srovnani s galaktickymi uhlikovymi hvézdami maji
tyto vétsi vétsi pomér C/O (> 1,2 ), coz lze vysvétlit tim, ze v LMC je vétsi pomér u (C,H») /
(HCN) nez u hvézd v okoli Slunce.

Wachter et al 2002 odvodil vylepSeny popis prachem fizeného hvézdného vétru pro
chladné uhlikové hvézdy na konci AGB faze vyvoje

logCZ—Aj =8,86 —1,95log M —6,81log T + 2,47 log L , kde hmotnost a zafivy vykon jsou

v Mg a Lg T teplota je v kelvinech.

9. Dlouhoperiodické proménné hvézdy

Hvézda o Ceti (Mira), viz obrazek, je prvni védecky popsanou proménnou hvézdou, ktera
nebyla novou ¢i supernovou. Jeji proménnost popsal v roce 1596 David Fabricius. Perioda
332 dnti byla stanovena asi v poloving 17. stoleti.

Dlouhoperiodické proménné hvézdy oznacujeme jako hvézdy typu Mira respektive miridy.
Jde o heterogenni skupinu chladnych hvézd, s povrchovymi teplotami (3 000 — 3 500) K. Pro
vétSinu mirid je maximum energie vyzareno v infracervené oblasti, mezi (1,0 — 3,0) um.
V katalogu GCVS je zahrnuto pfes 6 000 mirid, Feast 2001.

Jde predevsim o chladné obry s hmotnosti ~ 1 Mg na asymptotické vétvi obrl. Piesnéjsi
odhady zalozené na teoretickych vypoctech davaji rozsah hmotnosti (0,8 — 2) Ms. Projevuji se
pfedevS§im nepravidelnymi svételnymi zménami. Amplitudy svételnych kiivek dosahuji
v pruméru (4 — 5) mag ve V oboru (nejvétsi amplituda je 14 mag). Bolometrické zmény jsou
Rozdéleni podle obsahu chemickych prvki je nésledujici:

C typ jsou bohaté na uhlik (C/O > 1), ve spektrech dominuji pasy molekul uhliku C,.
M typ bohaté na kyslik (C/O < 1), v optické oblasti spektra jsou vyrazné pasy molekuly TiO.
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S typ hvézd (C/O = 1), ktery tvoii ptechodovy typ mezi obéma predchéazejicimi, pasy ZrO
jsou cCasto doplnéné silnymi pasy TiO. Obvykle skupiny M a S oznacujeme jako kyslikové
miridy.

Rozdily mezi obéma skupinami jsou dany poctem promichavéni, kterymi hvézda prosla.
Atomové absorpcni Cary nestabilniho technecia byly zjistény v S miridach pocatkem 50. let
minulého stoleti. Polo¢as rozpadu jeho nejstabilngjsiho izotopu je 4.10 ¢ rokd a izotopu
vytvafeného termonuklearnim s-procesem (99 Tc), predpokladanym procesem pro tyto
hvézdy, ma polodas rozpadu pouze 2.10 ° roki, Feast 2001. To bylo dikazem, Ze produkty
vznikajici v jadfe jsou procesem promichavani vynaseny do atmosfér hvézd. Spektralni cary
technecia byly posléze nalezeny i u mnoha kyslikovych a uhlikovych mirid.

Cary absorpénich pasit CO mohou byt pozorovany v infradervené oblasti spekter. Zmény
radidlnich rychlosti u ¢ar molekul CO s relativné vysokym stupném excitace, které se formuji
hluboko v atmosfére hvézd ukazuji, Ze jednou béhem cyklu pulzace je generovana rdzova
vlna, kterd prochdzi atmosférou hvézdy smérem k povrchu.

Pro pulzace hvézdy je podminkou existence zony, kterda pusobi jako ,,Eddingtonova
zéklopka®, jez akumuluje energii pii smr§tovani hvézdy a uvoliiuje se pii expanzi. V ptipadé
mirid to je zfejmé vrstva, ve které je vodik ionizovan tlakem, rekombinace nasledné uvolni
energii z vrstvy pii expanzi.

Charakteristikou dlouhoperiodickych proménnych je existence emisnich ¢ar Balmerovy
série, jejichz intenzita se méni s periodou pulsaci. S velkou pravdépodobnosti jsou cary
excitovany razovou vlnou hluboko v hvézdné atmosféie, Feast 2001.

Mnohé z prozkoumanych mirid také vykazuji vuritych fazich cyklu emisni cary
neutralnich a ionizovanych kovi Fe I, Fell, Mg I, Si I, In I, rovnéz i1 zakazanych car [ Fe II |,
podrobné analyza bude nasledovat nize.

Hvézdy typu Mira jsou velké, chladné dlouhoperiodické proménné hvézdy na asymptotické
vétvi obru. Jejich kvantitativni vlastnosti nejsou presné znamy.

Ptredpokladané typické parametry hvézd typu Miry

Hmotnost (1-2)Msg

Perioda (200 — 500) dnt

Polomér (150 —350) Rg

Efektivni teplota (2 800 -3 000) K
Réazova amplituda (25 -30) km.s™

Rychlost vétru 10 km.s™

Ubytek hmotnosti (2.10 °-10 ") Mgrok
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Hvézda perioda Hipparcos PL

[dny ] r[pc] R [Rs] ripc] R [Rs]
o Cet 332 128 424 117+11 387 + 37
U Her 406 339 455 365+£33 490 + 46
% Cyg 407 106 224 175+16 371 + 37
T Cep 390 210 458 187+ 17 408 + 38
R Cas 431 107 263 193+17 475 + 51
T Cas 445 602 842 299+39 418 + 56

9.1. Vyvojova stadia dlouhoperiodickych proménnych

Vyvojovy stupeini kyslikovych mirid je nejzietelnéjsi u kratkoperiodickych mirid, které jsou
Cleny kulovych hvézdokup svysSim obsahem tézSich prvkd. Takové hvézdy s mensi
hmotnosti ukoné¢i sviij pobyt na hlavni posloupnosti a piesunou se na vétev cervenych obru.
Z vrcholu RGB nasledné piejdou na horizontalni vétev a poté mezi obry na asymptotickou
vétev AGB. Nasledujici obr. ukazuje barevny diagram vSech znamych mirid z kulovych
hvézdokup a didle RGB a AGB hvézd z kulové hvézdokupy 47 Tuc, kde jsou znamy jen tfi
miridy.

Miridy jsou zieteln¢ nejjasnéjsi a nejchladnéjsi ze vSech hvézd v diagramu. Jejich zafivé
vykony jsou nad maximem pro RGB hvézdy (pro periody nad 106 dnil) a jsou i nad AGB
hvézdami (Feast 2001).

Po tomto stadiu je patrn¢ ¢eka odvrzeni atmosféry do mezihvézdného prostoru a stanou se
planetdrnimi mlhovinami. V blizkosti vrcholu kiivky AGB za¢nou u hvézd probihat tepelné
pulsy, béhem kterych hoti helium a vodik v zéné obklopujici neaktivni jadro hvézdy. Miridy
se rovnéz nachédzeji ve stadiu tepelnych pulsi a vypada to, ze hvézdy vykazuji
charakteristické vlastnosti mirid béhem jasnych fazi kazdého tepelného cyklu.

Ziejm¢ se hvézda mize stait miridou i1 nékolikrat. Mezitim bude pravdépodobné
polopravidelnou proménnou hvézdou s malou amplitudou zmén jasnosti. Tepelné pulsy jsou u
hvézdy s malou amplitudou zmén jasnosti iniciovany kazdych 10 ° rokd.

Vyskyt kratkoperiodickych mirid v kulovych hvézdokupach (tfi miridy s periodami kolem
200 dnt ve 47 Tuc) dokazuje, Ze miridy stakovymi periodami musi byt staré objekty
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s poate¢ni hmotnosti rovnajici se pfiblizné Ms. Udaji o miridach v kulovych hvézdokupach
je malo, ale 1 z neuplného souboru vyplyva, ze kdyz je v hvézdokupé¢ vice nez jedna mirida,
jsou si jejich periody blizké.

Pozorujeme rovnéz zéavislost mezi periodami a obsahem kovli u mirid v kulovych
hvézdokupach, periody jsou del§i pro hvézdy s vyssim obsahem kovi. Kratkoperiodické
miridy, s periodou kolem 200 dnii, patii ke staré diskové nebo halo-diskové populaci, jak 1ze
oc¢ekavat podle vlastnosti mirid z kulovych hvézdokup. Miridy s del$i periodou patii
k populacim, které jsou bohatsi na kovy nebo mladsi.

Podobné¢ OH/IR miridy s periodou (1 000 — 2 000) dnti tuto posloupnost doplituji smérem
ke hvézdam s vétSim hmotnosti = 4 Mg . Miridy ve Velkém Magellanové mracnu, jez jsou od
nas vSechny zhruba stejné daleko, maji velmi zietelnou linedrni zavislost mezi bolometrickou
nebo IR hvézdnou velikosti a log P pro periody =~ 100 dny a = 400 dny. Zativy vykon mirid
s periodou 200 dnt je asi 4 000 Ls a pti T = 400 dnii je to 9 000 Lgs . Absolutni hvézdnou
velikost i vzdalenost mirid mizeme ziskat ze zndmého thlového i linearniho priméru hvézdy.
Ptitomnost kratkoperiodickych kyslikovych mirid v kulovych hvézdokupach stejné jako
kinematické vlastnosti kyslikovych mirid v Galaxii ukazuji, Ze perioddm jednoho roku a
mens$im odpovida hmotnost = 1 Ms.

Tuto skutecnost spolu se zndmym linedrnim primérem a periodou miiZzeme pouzit
k nalezeni modu, ve kterém mirida pulsuje. V této problematice je situace zatim nejasna.
Teoretické vypoCty vychazeji z pfedpovédi rdzové viny dostatecné silné k excitaci, coz
potvrzuje pozorovana emise, piedpokladaji mensi teplejsi hvézdu, kterd by méla pulsovat
v zékladnim modu.

Nekteré miridy jsou slozkami dvojhvézd. Tzv. symbiotické hvézdy vykazuji bohaté emisni
spektrum s relativné vysokym stupném excitace. K nim dochazi pti pfetoku hmoty od slozky
— miridy na disk obklopujici kompaktnéjsi slozku dvojhvézdy, nejbliz§im takovym systémem
je zfejmé mirida R Aqr (T = 387 dnt1).

Existuje 1 pomérné pocetna skupina proménnych cervenych veleobri, kteii obdobné jako
miridy maji pravidelné zmény jasnosti a jsou mnohdy klasifikovani jako miridy. Jejich
perioda je del$i nez 400 dnil, vyznacuji se mensi amplitudou svételnych zmén nez miridy.
Jejich absolutni hvézdné velikosti jsou o dvé magnitudy vétsi nez hvézdné velikosti mirid,
nejsou vsak tak dobfe prozkoumani. Byly nalezeny v nasi Galaxii, v Magellanovych
mracnech jakoz i1 v galaxii M 33.

Infracervend, radiova a interferometrickd pozorovani vedou postupné k porozuméni

slozitym atmosféram mirid, jejich tésného okoli, k odhaleni vazeb mezi vlastnostmi mirid a
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jejich pulzacemi. Jednim zcili je odhaleni mechanismu ztrdty hmoty a formovani zrn.
Rovnéz zavérené odvrzeni vnéjSich vrstev mirid a nasledny vznik planetarnich mlhovin neni
dostate¢n¢ probadan, piestoze se jedna o kli¢ovou fazi hvézdného vyvoje.

Mirid jsou dulezité¢ jako ,,indikatory* vzdalenosti (v Galaxii jakoz i v blizkych vnéjSich
galaxiich). Naptiklad miridy jsou zastoupeny ve velkém poctu v centralni vyduti nasi Galaxie
a zkouméani téchto hvézd v optickém, IR a raddiovém oboru bude mit velky dopad na
porozuméni sloZeni, kinematiky a struktury galaktické vyduté. Pokud se podafi prokazat, ze
periody mirid jsou zavislé na hvézdnych populacich ke kterym patii, budou pouzitelnymi

indikatory galaktické evoluce.

9.2. Spektra a atmosféry dlouhoperiodickych proménnych hvézd

V praci P.G. Tuthill, C.A.Haniff 1999 je analyzovdna atmosféra péti dlouhoperiodicky
proménnych hvézd (o Cet, R Leo, W Hya, x Cyg a R Cas) v optickém a infracerveném oboru
pomoci Herschelova dalekohledu (4,2 m). V jejich zobrazeni byly zjistény odchylky od
kruhové symetrie. Dale byla potvrzena pfitomnost jasnych oblasti, které ptispivaji (5 — 20) %
k celkovému toku zéafeni, coz odpovida situaci u dalSich veleobrti pozdnich spektralnich tiid .

Pravé modernimi metodami s vysokym rozliSenim byly pozorovany detaily na povrchu
blizkych chladnych hvézd, napiiklad u Betelgeuse byly zjistény odchylky od kruhové
symetrie v radiové, optické a ultrafialové oblasti spektra. Dosud vSak neexistuje uspokojivé
vysvétleni fyzikalnich pficin téchto deformaci.

Proto vznikla vySe citovand prace. K vysvétleni vzhledu atmosfér bylo navrzeno nékolik
moznosti, naptiklad rotace hvézdy, interakce s privodcem piipadné existence riznych skvrn.
U vsech je vSak Casova skala o¢ekavana pro takové jevy delsi nez ro¢ni obdobi, kdy probihalo
pozorovani uvedenych péti hvézd. Soudobd interpretace dat formuluje hypotézu pifitomnosti
lokalnich oblasti jasné emise, pficemz existuji dva mechanizmy vzniku takovych oblasti.
Prvni vychdzi z interferometrického pozorovani povrchu ¢ervenych obrt - Tuthill et al. 1997,
jasné oblasti jsou interpretovany klasicky jako vrcholy velkych konvektivnich bunék.
Pozorované vlastnosti u sledovanych péti hvézd jsou velmi podobné, je mozné takto vysvétlit
mensi pocet jasnych oblasti — zon, které pokryvaji 10 % hvézdného disku, teplotni rozdil u

nich ¢ini nékolik set kelvinti. Druhé¢ alternativni vysvétleni asymetrického vzhledu Betelgeuse
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vyzdvihovalo hypotézu spojenou s razovou vinou zplsobenou pulsaci hvézdné obalky -
Uitenbroek.

Hypotéza je v dobré shodé¢ s modelem mirid, kde spektra v optické oblasti dokazuji
formovani pulsaci zplsobenych rdzovou vlnou v jejich tenké atmosféfe. Neni vSak zcela
jasné, zda tento mechanismus muze generovat kompaktni struktury, jejichz existenci ukdzala
data z pozorovani.

Pulzace hvézdnych atmosfér

Vétsina hvézd z horni ¢asti H-R diagramu pulsuje. Tyto pulzace zahrnuji velkométitkové
cyklické pohyby jejich obali, velmi ¢asto v jednoduchém radidlnim modu.

Jakékoliv diskuse této problematiky v sobé explicitné ¢i implicitné obsahuji otazky
splilovani zékladnich rovnic, hydrostatickd rovnice je jedna z nich. Fyzikalni pfedpoklady
pulsuyjicich atmosfér miizeme ilustrovat za pomoci porovnani a rozliseni..

Podle definice atmosféry pulsujicich hvézd nejsou ve stavu hydrostatické rovnovahy.
Akustické a hydrodynamické vlastnosti atmosfér jsou studovany v souvislosti s oscilacemi.
Pulzace a odchylky od hydrostatické rovnovahy vedou k rozsifeni hvézdnych atmosfér. Tyto
zmény atmosférické struktury jsou obvyklé, avSak netrividlni, Bowen 1988, Cuntz 1989.
Rozsifovani samotné ovlivituje formovani spektralni cary, ¢ini neplatnou planparalelni
aproximaci, prestava byt platnou pii zvySeni poloméru o 5 %, Schmid-Burgk, Scholz 1975,
usnadiiuje vznik prachu a ztraty hmoty, jak bude dale popséano. Je tfeba k feSeni rovnice
prenosu zareni pouzit sféricko-symetrického popisu.

Rozvoj rozsifovani atmosféry je podporovan radialnimu pulzacemi, obrazek. Model je pro
jasného obra nebo veleobra, T s = 5 500 K. Pulsa¢ni perioda (75 dni) a amplitudy (0,5 — 2)
km.s "' mizeme pozorovat u hvézd y Cyga a Per.

Podle jiz diskutovaného modelu pro pulzace hvézd je podminkou existence zoéna, kterad
pusobi jako zaklopka, jez akumuluje energii, kdyz se hvézda smrstuje a uvolni ji pii expanzi.
V ptipadé mirid je to pravdépodobné oblast, kde je vodik ionizovan tlakem, rekombinace
uvolni energii z vrstvy pfi expanzi hvézdy.

Jak jsme jiz uvedli, charakteristikou mirid je existence emisnich car Balmerovy série.
Intenzita téchto Car se systematicky meéni s periodou pulsaci. Obecné se soudi, ze ¢ary jsou
excitovany razovou vlnou. Maji neobvyklé intenzity, coz je patrné zplisobeno tim, Ze emise
vznikd rdzovou vilnou hluboko ve hvézdné atmosféte Fest 2001. Intenzita cary je pak z velké

casti modifikovana absorpci ve vnéjsi atmosfére, zejména molekulami TiO. V pribéhu cyklu
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pulsu rdzova vlna postupuje smérem vné atmosféry a emisni cary, které jsou generovany, jsou
mén¢ deformovany prekryvajici absorpci.

Atmosféry mirid jsou velmi rozsahlé. Dikazem je méfeni jejich primért ve vizudlni a
infracervené oblasti pfi zakrytech Mésicem ¢i interferometrickych métfenich, viz nize.

Pravé tyto hvézdy, vzhledem k jejich povrchovym teplotdim ~ 3 000 K jsou vhodnymi
objekty pro pozorovani pomoci ISI (Infrared Spatial Interferometr), tedy infracerveného
prostorového interferometru, coz je podrobné rozvedeno Weinerem 2002.

V tabulkach jsou shrnuty vysledky méteni hvézdnych primért a Ori, a Her, o Cet, y Cyg,
vzdy jsou uvedeny vlnova délka, pouzita technika kuréeni uhlové velikosti hvézdy,
dalekohled a v ptipadé¢ dlouhoperiodickych proménnych rovnéz faze v ¢ase pozorovani.

Z tabulek jsou ziejmé velké rozdily v tthlovych velikostech v zavislosti na vinové délce.
Napftiklad pro miridy na 710 nm, kde existuji silné spektralni ¢ary TiO, je uhlova velikost
vétsi nez na jinych vinovych délkach. Ve stfedni infracervené oblasti je velikost vEétsi o 60%
nez v blizké infracervené oblasti.

Uhlové priméry a pii znalosti vzdalenosti hvézdy tedy i linearni praméry, jsou dileZitymi
charakteristikami hvézd, podstatnymi pro uréovani jejich vnitini stavby. Velikost linedrniho
poloméru také ovliviiuje povrchové gravitacni zrychleni a primérnou hustotu hvézdy, pii
znamé hmotnosti. Empirické vztahy mezi whlovou velikosti, absolutni bolometrickou
hvézdnou velikosti a spektralni tfidou jsou diskutovany van Bellem 1999. Pfipomindme prvni
Michelsonovo méfeni fazovym interferometrem na Mount Wilson v roce 1921. V ptipadé
dlouhoperiodickych proménnych hvézd piesna hodnota priméru bude indikovat mod pulzace
hvézdy.

Dalsi charakteristikou, pfimo odvozovanou pomoci uhlového priméru je efektivni teplota,

pokud zndme hustotu zafivého roku.

Pfipominame Stefantv — Boltzmanniv zdkon L = 4 7R ‘oT e; . Déle plati
L—F—R2T4—®2T4 kd dalenost hvézdy, ® uhlovy polomé
el il ol, = oT, , kde r vzdalenost hvézdy, uhlovy polomér

hvézdy ziskany interferometricky nebo néjakym jinym zptusobem.
Emitovany zéafivy tok zhvézdy nezdvisi na modelu atmosféry a je dillezitou métenou

veli¢inou - Mihalas 1978.

Hvézda Hustota zafivého toku [W.m?] Promér [mas] Efektivniteplota [K ]
a Ori 1,083 .10 53,36 3269
a Her 4,09. 10°° 39,32 2986
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o Cet (min) 2,128.10°° 36 1490
oCet (max)  2,668.10° 48 2428
R Leo 2,469.10° 63,43 1490

Dlouhoperiodicky proménné se vyznacuji poloméry stovek polomérii Slunce, hmotnost je
srovnatelna s hmotnosti Slunce. Tudiz jejich povrchové gravitacni zrychleni je o nékolik fadta
mensi nez u Slunce. Proto jsou atmosféry téchto hvézd hodné rozsahlé.

Piikladn€ pro miridy (M ~ 1 Mg, R = 700 Rs, T = 3 000 K) je Skalova vyska atmosféry

kT

myg

=4,7.10" m , tedy 0,093 poloméru hvézdy. Sila tlaku zafeni v atmosféte plisobi proti

gravitacni sile a dynamické razové viny odtlacu;ji latku smérem od hvézdy.

Miridy se vyznacuji nizkymi povrchovymi efektivnimi teplotami pfiblizné 2 500 K. Pfi této
teploté narust teploty o 1 % vede k zvySeni intenzity spojitého zafeni absolutné Cerného télesa
0 8,24 % na vlnové délce 700 nm, 5,79 % na A =1 pum, 2,83 % pii A = 2,2 um, a pouze 1,28%
pii na A = 11,149 pm. Tudiz v optické a blizké infracervené oblasti spektra vyzafovana
intenzita je mnohem vice citliva ke zméndm teploty neZ na vinové délce A = 11 um.

Na povrchu hvézd existuji teplotni nehomogenity, protoze existuji turbulence vyvolané
konvektivnimi proudy. Nizké teploty oblasti obklopujicich hvézdy maji jesté jeden dulezity
efekt tykajici se stavové rovnice plynti a komplikujici interakci latka — zafeni. Molekuly se
zacinaji formovat pfi teplotach nizsich nez 3 000 K, v¢etn€ H, ,CO a nékterych dalSich oxidi
a uhlikovych molekul. Spektra molekul se vyznacuji mnoha spektralnimi carami, které
prerozdéluji energii fotosférického zafeni. Prach rozptyluje a absorbuje svétlo, moderni
nedavné vypocty modelii atmosfér téchto objekti se zahrnutim uvedenych jevi mohou
dramaticky pozmeénit ptedstavy o struktufe mracen kolem téchto hvézd Ferguson et al. 2001,
Bowen 1988, Bessel et al. 1996.

Optické vlastnosti prachu castecné zavisi na chemickém slozeni a rozdé€leni velikosti
zrnicek. Laboratorni méfeni jsou srovnavana s astronomickymi tidaji. Martin & Rogers 1987
popsali nékteré modely uhlikovych ¢astic se spektralnimi pozorovanimi uhlikové hvézdy
IRC+10216. Suh 1999 publikoval optické vlastnosti kiemikového prachu a astrofyzikalni data
podporila zavéry o téchto ¢asticich kolem kyslikovych AGB hvézd.

Strukturu prachového obalu mizeme odhadnout za piedpokladu, ze jsou v termodynamické

rovnovaze a ziskavaji teplo z centralni hvézdy. V tom piipad¢ plati
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e, ., L e, A . . ,
zateni absorbované = = oT" zafeni vyzafené. Jestlize teplota v R je T,;, pak plati
Vs ‘

r

T (r) =T, |— ’ . Suh 1999 upozornil na kiemikové prachové kondensaty s teplotou 1 000 K
ef R

pro charakteristické hustoty plynu v hvézdnych atmosférach.

Piikladné¢ pro o Cet s efektivni teplotou 2 500 K mizeme odhadnout vnitini polomér
prachového utvaru na zhruba 6,25 R, pro o Ori s Ter = 3 300 K je polomér prachového ttvaru
10,89 R. Pfedbézné propocitany polomér u o Cet je velmi blizky hodnoté¢ 6 R, predpokladané
Lobelem et al. 2000 z modelovani spektralniho rozdéleni energie hvézdy.

Dynamické modely dokazuji pulzace vyvolané Sifenim razovych vin smérem k povrchu,
které prochazeji atmosférou. Expanze spojend s rozSifovanim ochlazuje plyn, dochazi ke
kondenzaci prachu. Dynamické modely Hofnera et al 1998 ptedpokladaji vznik prachového
utvaru o poloméru asi 2 R.

Bowen 1988 predpoklada, ze na 11 um pozorovana velikost o Cet je vlastné mirou velikosti
opticky tlustého disku tésné¢ obalkou 1,75 R obklopujiciho kontinuum fotosféry. Zatrivy tok

sttedniho infracerveného zafeni odpovida horkému zdroji, nikoliv chladné prachové obalce.
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Figure 3.2: Intensity Distribution of a Star with Dust Shell Forming at 2R.
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Vytvoieny model o Cet pfedpoklada existenci prachové slupky vzniklé na uréité vzdalenosti

1
s teplotou 1 300 Ka teplotnim rozdélenim odpovidajicim r % kolem sférické hvézdy

vyzatujici jako absolutné ¢erné téleso o teploté 2 500 K. Teplota 1 300 K je horni limitou.

Celkova opticka tloustka je konstantni, 65 % zafeni na 11 um pochazi z prachové vrstvy.
Propocitejme rozdéleni intenzity pro takovy model. Vyneseme rozdé€leni intenzity pro hvézdu
o poloméru 25 mas majici vzniklou prachovou slupku o poloméru 2 R, obrazek .Ostry vrchol
na 50 mas je zdlivodilovan vnitini hranou prachové slupky ze strany.

Nizka teplota AGB hvézd je vysledkem relativné chladné okolohvézdné latky. V téchto
oblastech s relativné vyssi hustotou a nizkou teplotou mohou existovat jednoduché oxidy.
Kolem kyslikovych hvézd napiiklad CO, TiO, SiO, respektive i H,O. Jejich spektralni Cary
s velkymi absorpénimi koeficienty mohou ovliviiovat spektralni rozdéleni ve hvézdé a tudiz i
podstatné ménit pozorovanou velikost hvézdy. Prerozdéleni zatfivého toku vyvolané H,O a
TiO je zachyceno na obréazcich, které demonstruji syntetické blizké infracervené spektrum,
propocitané¢ pro hvézdné atmosféry Ctyf rozdilnych hodnot efektivnich teplot. Celistvé a
teCkované vétve kiivek zobrazuji dva rozdilné seznamy spektralnich ¢ar pro H,O ptechody.
Vidime, Ze pro hvézdu s teplotou 3 500 K existuje pouze velmi malé mnozstvi molekul,
vznikaji ve vzdalengj$i atmosféte pii nizkych hustotach. Spektrum je tak spise Cisté. Obracené
ve hvézdach s teplotou 2 000 K jsou pasy vodnich par (80 — 90) % hlubsi, indikuji, Ze na
téchto vinovych délkach by mohly byt pozorovany vnéjsi atmosférické vrstvy neuplné.

Je zcela ziejmé, Ze spektra AGB hvézd jsou znacné ovliviilovana ¢arovou opacitou H,O a
TiO. Naptiklad u a Ori byly pozorovany cary H,O - Jenings & Saha 1998 a urcena jejich
sloupcova hustota 3.10 '® cm ™. Tsuji 2001 uvadi, Ze existuje pozorovana horka molekularni
oblast s teplotou kolem 1 500 K v atmosférach vétSiny hvézd pozdnich spektralnich typt,
obsahujici chemicky aktivni ,,polévku* diatomickych a polyatomickych molekul.

Mefteni praméri vice hvézd bylo provedeno s interferometrem Mark III v rozsahu (712 —
754) nm. Velikost zjisténa na 712 nm je systematicky vétsi, pravdépodobné zpiisobena
silnymi pasy TiO na této vinové délce. Obrazek shrnuje vysledky méfeni priméru vybranych
hvézd ve vlnovém rozsahu (1,0 — 3,0) um. Pozorovana velikost o Ori vzrostla z 42 mas na 48
mas, zatimco u o Cet vzrostla z 21 mas na 60 mas, coz je pravdépodobné zplisobeno
ptitomnosti silnych past TiO a H,O.

Rozsiteni téchto polyatomickych molekul v AGB hvézdach a velké opacity jejich
spektralnich ¢ar umoziuji vylozit mnoho pozorovanych zmén v méfenych priimérech

v zévislosti na vinovych délkach, mozna i v Case.
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U M typu mirid, jejichz efektivni teploty jsou Ter (2 000 — 3 000) K, van Belle et al. 1997,
Wallerstein & Knapp 1998, maji zafivé vykony L ~ (3.10° - 8.10°) L s, Habing 1996.
Poloméry hvézd jsou R = (150 — 600) Rs, Wilson 1982, van Belle et al. 1997. Jejich
svételné kiivky vykazuji pravidelné zmény s periodami ~ ( 300 — 500) dnd, Wallerstein &
Knapp 1998, Habing 1996, kde amplitudy vizualnich hvézdnych velikosti jsou (2,5 — 7) mag
Wallerstein & Knapp 1998, Habing 1996.

Prace Richtera 2003 se zabyva modelovanim a diagnostikou Fe II respektive [Fe II]
emisnich car vznikajicich v atmosférach mirid M typu. Zejména jsou v praci zkoumany
otazky:

- jsou ¢ary emisni ¢ary Fe Il excitovany razovymi vlnami,

- jestliZze ano, v které ¢asti rdzové viny dochazi k excitaci (pfed nebo po),
- existuje souvislost mezi tvorbou prachu a objevenim se téchto car,

- kde v atmosféfe tyto ¢ary vznikaji,

- které termodynamické parametry fidi vznik téchto nepravidelnych car.

Observed Radius depends on wavelength!
o Alec s.| ALeo ]
60.6 mas | 1w} 1 75.6 mas
Mod _E, 20t 1 E 2.} 4
oderate § of 1 & of ] ‘0
Tio ] = 180 _ Strong TiO
g -40. g L 40+
80} B580m/gnm 0.} B73nm/8am
-BO. -40“'-2;.. II?M ?ﬂ?..;ﬂ 80. -BO. “uéanﬂdmn [zra;:"]ﬁ ﬂ?
s.| Aleo S e.| Ales ]
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£ of + ]
Modcrate | E ; | Weak TiO
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A AT e weEi R
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Reconstructed images from interferometry of R Leo (Hofmann et al., 2001)
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Stellar Diameter vs. Wavelength
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Emisni ¢ary Fe II respektive [Fe II] M-typu proménnych mirid jsou znamy pies 60 roki.
Jejich analyza poskytuje cenné udaje o hydrodynamickych a termodynamickych podminkach
v téchto pulsujicich hvézdach. Vysocedisperzni spektra spolecné s NLTE modely umoziuji
vypocty prenosu zafeni v Carach.

Spektroskopicky byly zkoumany cary Mg I, Mn I, Si I, Fe I a Fe II. Posledn¢ jmenované
cary Fe Il , [Fe II] jsou pozorovany ve hvézdach, které jsou v maximech svételnych kiivek.
Jasn¢j§i maxima jsou spojovany se silnymi rdzovymi vlnami. Z faze jejich objeveni
usuzujeme, Ze musi pochdzet z vnitfnich oblasti 3 Rs, kde je pfiblizné¢ lokalizovana oblast
vzniku prachu.

Poznamka: Cary Fe II , [Fe II] jsou pozorovany u fady astrofyzikalnich objektii. Naptiklad
jsou dominantni v riznych plynnych mlhovinéch, jako tfeba v mlhoviné v Orionu (Osterbrock
et al. 1992), mohou byt detekovany ve zbytcich supernov (Hudgins et al. 1990, Rudy et al.
1992), jsou pfitomny ve spektrech Seyfertovych galaxii (Osterbrock 1990) a v mlhovinach
kolem modrych proménnych hvézd (Johnson et al. 1992).

Z modelovani ptfenosu zaieni v carach NLTE vyplyvaji dalsi zdvéry. Piedevs§im predbézna
studie modelu stacionarniho vétru suméle vlozenym vrcholem vysoké teploty. Ten je
podstatny pro formovani emisnich ¢ar Fe II respektive [Fe II]. Rdzové viny jako mechanismus
k ziskani vrcholt vysokych teplot v atmosféte tudiz jsou pfi¢inou vzniku emisnich car.

Vznik prachovych castic a emisni ¢ary Fe II respektive [Fe II] jsou ve vzajemné souvislosti,
rdzova vlna indukuje vznik prachu v spodnich atmosférickych vrstvach, je analyzovana
pomoci téchto emisnich ¢ar. V pribéhu faze mnozstvi prachovych ¢astic narasta.

Z analyzy celého procesu vyplyva, ze existuje pouze jedna oblast hvézdnych fotosfér (1,2 —
1,8) Rs vzniku dovolenych o zakazanych car Fe II. Rozhodujicim faktorem vrcholu toki je
hustota iontt Fe II, emisni ¢ary mohou pochazet pouze z oblasti hustot Fe II, n g = ( 10 1
- 105y m?,

Fyzikalni podminky:

Hustota pied elem viny p= (3.10 2 -4.10 ") kg.m
Amplituda rychlosti raizu A v= (20 — 30) km.s ',

Poloha cela viny od hvézdy (1,2 — 1,8) R g,

. . , v 11 11 -
Hustota ionizovaného zeleza ng; = (10 - 10 ’5) m>.
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Fig: 5. Temperature and density as a function of phase following a 20kms ™! shock
at a distance of 1.2 R, [95]

Table 2. Preshock (labeled 0) and postshock (labeled 1) densities (cm ™) and
_ temperatures as a function of radial distance in units of R.. [a(b) = a x 10°] [20]

- Distance v, 1o To n1 /4
1.2 20.0 3.7(14) 2062 2.0(15) 19722
1.4 185 1.4(14) 1879 7.3(14) 17016

1.7 16.8 4.2(13) 1673 2.3(14) 14118
1.9 15.9 2.3(13) 1565 1.2(14) 12646
2.4 14.1 6.6(12) 1360 3.4(13) 10176
3.0 12.6 2.2(12) 1190 1.2(13) 8218
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9.3. Pulzace dlouhoperiodickych proménnych hvézd

Pii vykladu pulzace vyjdeme z teorie rdzovych vin. Prochazi-li rdzova vlna plazmatem,
zahtiva je tim vice, ¢im je jeji rychlost vétsi. Cést tepelné energie prechazi na excitaci a
ionizaci atomd, které po nasledné rekombinaci takto ziskanou energii vyzari zpét. Nejvetsi
emise nastava v té vrstvé atmosféry, kterou pravé razovd vlna prochdzi. Spodni vrstvy
hvézdy, kterymi jiz razova vilna prosla, se ochlazuji a vyzatruji méne. V maximu jasnosti je
rychlost razové viny maximalni, nésledné sldbne a v minimu se ztraci zcela. Razové viny jsou
generovany pulzacemi vrstvy He II v nitru hvézd.

Pro vétSinu zon, oblasti vrstev nitra hvézd pii stiednich teplotach plati Kramerstv zakon
7
x =~ pT ?,opacita se zmensuje pti stlacovani. Jestlize jsou vrstvy hvézdy stlacovany, jejich

hustota a teplota nartstaji. Ale protoze opacita je vice citliva k teploté nez hustoté, opacita pfi
stlacovani klesa. Tato skute¢nost se nazyva efekt tltumeni.

Vyklad hvézdnych oscilaci podali S.A.Zevakin, R. Kippenhahn, J. Cox, N. Barker.
Vychézeli ztoho, ze v ¢astenych ionizanich zondch se uplatiuje Eddingtontv
mechanismus. V téchto vrstvach hvézdy s plazmou c¢éastecné ionizovanou pii stlacovani
dochazi k nardstu ionizace spiSe nez ke zvySeni teploty. Pfi malém zvétSeni teploty nartst
hustoty pii stlaCovani mé za nasledek odpovidajici zvyseni Kramersovy opacity. Obdobné
v pribchu expanze teplota nepoklesne teplota pfili§ vyrazné, nebot’ ionty nyni rekombinuji
s elektrony a uvoliuji energii. Opét podle Kramersova zédkona je dominujici vliv hustoty.
Opacita se snizuje pii poklesu hustoty v pribéhu expanze. Proto popsana vrstva Casteéné
ionizace miize absorbovat energii v prubéhu stlatovani a uvolnit ji v pribéhu expanze. Cely
déj se cyklicky opakuje.

Ve vétSin€ hvézd existuji dvé hlavni ionizacni zény. Prvni je za hranici zony, kde dochazi
k ionizaci neutralniho vodiku H I — H II a prvni ionizaci helia He I — He II. Tyto vrstvy
lei v oblastech s charakteristickych teplot (1-1,5). 10 * K . Jsou souhrnné nazyvany vodikova
casteéné ionizovana zéna. Druhd zona ve vétsi vrstvé, umoziiuje druhou ionizaci helia He 11
— He III, coz probiha pfi charakteristické teplotd 4 . 10 * K. Hovofime o He II &asteéné
ionizované zoné. Umisténi téchto zon ve hvézde€ predurcuje jeji pulsacni vlastnosti.

Pii podrobng&jsim pohledu na vn&jsi vrstvy zjistime, Ze pii teplotach fadové ~ 10 * K se

.
hvézdné plazma chova slozitéji, nez popisuje Kramerstv zakon x ~ pT ? . Predpokladejme

vSak, ze Kramersiv vztah plati pfesné. Co se dé&je s neprizraCnosti urCité vrstvy uvnitt

pulsujici hvézdy pii jejim smr$tovani ¢i expanzi? PredevSim se méni teplota a hustota
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sledované vrstvy. Predpokladejme, Ze se zachovava tepelna energie, hovorime tak o

adiabatickych pulsacich. Vime, ze pii adiabatickych zménach je tlak plynu umérny hustoté

w

: N A : _
P~ p” respektive P ~ p3. Dale plati P ~ — pT , teplota je iméma hustoté T ~ p’ .
U

5
P

P
Pomoci vztahu —= = (
P

3
j mizeme upravit vztah pro zménu koeficientu nepruzracnosti
1

9-Ty

o o K T, )? 2
v zavislosti na velikosti stlatovani a expanze vrstev plynu —L- = ﬂ(—zJ = (ﬂj .
K, P\ T P2

Ze vztahu vyplyva dilezity zavér, je-li index adiabaty plynu y > 9/7, potom pii stlacovani
plynu se nepriizracnost zmensuje. Jde o na prvni pohled paradox, ale pfi stlaCovani plynu se
stlacovani se neprizracnost plynu zvySuje. Teplota se pfili§ neméni, nariist hustoty zvétSuje
neprizracnost.

Podminka nerovnice y < 9/7 se jevi jako nesplnitelna, u obycejného jednoatomového plynu
je v = 5/3, na prvni pohled podminka nemuze byt v nitru hvézd splnéna nikde. Pfipustme
vSak, ze v nitrech hvé€zd né€kde existuje vrstva, ve které y < 9/7. Potom v celé hvézde,
s vyjimkou této vrstvy, se nepruzracnost pii stlacovani zmensuje, zatimco v této vrstveé se
zvétSuje. Vysledkem je, Ze vrstva zadrZuje energii, ktera prichazi z centralnich casti
hvézdy a absorbuje ji. Ve svych dasledcich to vede k zahtivani této vrstvy, coz nasledné
vyvolava jeji rozSifovani. Na vnéjsi vyse lezici vrstvy tak plisobi vétsi silou. Vrstva s y < 9/7
funguje jako ,,zaklopka*, v okamziku stlacovani, smrStovani zadrZuje zafeni, pouze Cast
energie je vyuzita na podporu pulsaci. Vyse popsany mechanismu vychazi z Edingtona a byl
rozpracovan S.A.Zevakinem.

Aby se pulzace ve hvézdé netlumily, musi v ni existovat vrstvy plynu s y < 9/7. Kde se
takové vrstvy ve hvézdé mohou nachdzet? V nevelkych hloubkach pod povrchem hvézd jsou
vrstvy, kde existuji pfechody od slabé ionizovaného plynu na povrchu k pln€ ionizovanému
v nitru. Pfi teplotach (10 — 20) . 10 * K nastava intenzivni ionizace vodiku a prvni ionizace
helia, pfi teplotach 40 .10 * K intenzivni druh4 ionizace helia. Lze predpokladat, Ze je zde
splnéna podminka y < 9/7. MuZeme dokazat, Ze y — 1, jestlize pfi stlaCovani plynu se bude
teplota zvétSovat velmi malo, protoze plati T =~ p’~', coz je spliiovdno v ioniza¢nich
zonach. Pii jejich stlaCovani se teplota tedy nepatrné zvysi, tudiz se zvétSuje energie Castic a

moznost ionizace atomd. Jinak feceno pfi stlacovani plynu ,,na prahu ionizace se na zvySeni
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teploty vyuzije pouze nevelka Cast energie, zbyvajici jeji ¢ast se vyuzije na zvySeni stupné
ionizace. Pfi stlaCovani neionizovaného plynu neni zvySeni teploty obvykle tak velké, aby
¢astice plynu ziskaly schopnost k ionizaci druhych atomt. Cely vySe popsany jev nazyvame
zaklopkovy mechanismus.

Ackoliv vodiku je ve hvézdach vétsi mnozstvi nez helia, je ionizaéni zoéna helia
efektivnéjsi. Vodikova zona je piilis blizko k povrchu, kde je mensi koeficient neprazracnosti.
V ptipadé fady hvézd miize mit vyznamnou roli, ale zakladni ma druha zdéna ionizace helia
(He IT — He III). Postacuje (15 — 30) % obsahu helia a zoéna ionizace slouzi jako zaklopka
udrzujici jeji pulsaci. Aby parametr y mél hodnotu nezbytnou pro splnéni zaklopkového
mechanismu (y < 9/7), je tieba splnit urcitd ohraniceni na stav plynu v ioniza¢nich zénach. Jde
o hodnotu gravitaéniho zrychleni v podpovrchovych vrstvach. Odtud vyplyva znamy
pozorovaci fakt, ze pulsuji pouze n€které¢ zvlastni typy hvézd.

Piejdéme k ur€eni amplitudy kmitl. Ve hvézd€, mimo ioniza¢ni zoény pulzace, dochazi
k pfeméné pohybové energie na tepelnou, hovoifime o disipaci energie. V ionizacnich
zonach je situace obracena. Energie toku zafeni se preménuje na pohybovou energii.
Hovotime o tzv. ,,zaporné disipaci®. Ob¢ disipace, kladnd i zaporna, zavisi na amplitudé
kmith. Ve hvézde kmitajici konstantni amplitudou zépornd disipace plné¢ kompenzuje kladnou
disipaci.

Vezméme hvézdu s nasledujicimi charakteristikami: 04 Mg , 4,9 Rg , 390 Ls. Pii
pocitacovych modelovych vypoctech bylo pfedpokladédno, ze pocateéni amplituda kmith
poloméru je 10 %. Za 40 kmith amplituda narostla na 18 %, amplituda kmiti zativého vykonu
vzrostla z 8 % na 13 %. U tohoto modelu 2/3 zaporné disipace se generuje v druhé zoné
ionizace helia pii teplot€¢ 40 000 K, zbyla c¢ast 1/3 energie v ionizacni zon¢ vodiku a prvni
ionizace helia pii teplot¢ 22 000 K. Obé zoény za jednu periodu uvoliuji 7,2 % energie
z celkové vygenerované za tuto dobu. Odtud jde 78 % na thradu ztrat energie pii kmitech
jesteé hlubsich vrstev hvézdy, zbyvajicich 22 % se pfeménuje na kinetickou energii hornich
vrstev hvézdy. Koeficient u€innosti pulsujici hvézdy je 7,2 x 0,22 = 1,6 %, coz je velmi nizka

uéinnost.
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K popisu pulzace je pouzivana pulzacni konstanta O=P (_R 3 | . Vzhledem k tomu, ze
polomér R je stanovovan piimo, nejcastéji interferometricky, mizeme vztah upravit na tvar

1 3
0=513.10"PM 2T;L %, kde P, Q je ve dnech, M, L v patfiénych jednotkach Slunce.

U urceni Q hodnoty pro o Ceti pouzijeme Ter (2 900 = 200) K, hmotnost predpokladame
M=~ 1 Mg, u L vyjdeme z M o, = - 4,8 mag, Glass et al 1987; Hughes, Wood 1990. Odtud
stanovena Q hodnota = 0,057 dne.

Pii zékladnim modu lze uzivat parametrizace podle Wooda 1990:

log P =-2,07 + 1,94 log Ri —-0,91og M

S N

Teorie pulsaci

Vznikem pulsaci se budeme zabyvat podrobnéji dale, nyni si zjednodusené odvodime vztah
zéavislosti periody pulzace T na pramérné hustoté p. Po fazi expanzni padaji vnéjsi vrstvy

volnym padem dol, uvazme volny pad jako specidlni piipad pohybu podle III. Keplerova

2 2 2 2
4 T 4
zakona — = . Necht’ a =R je polomér hvézdy, M jeji hmotnost. Tedy plati — = ,
@ GM J°P > e Y R T G
oo, R 3 , 2 R’ 1 ! y
tudiz T°=—, M = <p>R Platil TP r——Fr— = T<p>2 = konst. Pro pomér

M

—
—

PR (p)

N | —

. : T
pulsaénich period dvou cefeid obdrzime —+ = (

B

)

Radialni pulzace sférickych hvézd

Vyjdeme z ivah o dynamické stabilité. Béhem oscilace se termodynamicky element hmoty
v pulsujici hvézdé periodicky méni a po jednom uplném cyklu se vraci do ptivodniho stavu.
Podle I. termodynamické véty plati dQ = dU + dW . Vnitini energie je funkci stavovych
veli€in, proto bude jeji celkova zména pfi cyklickém procesu nulova. Prace W vykonana pfti

jednom cyklu cyklického procesu bude integrailem zmén pohlceného tepla W = j.DdQ .

K pulsacim bude dochazet, bude-li celkovd prace na tkor pohlceného tepla kladnda W > 0.

ProtoZe entropie ma uplny diferencial, bude platit {)dS = {J% = 0, tudiz ¢ast pohlceného
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tepla se v procesu opét uvolni. Predpoklddejme, ze teplota jako funkce Casu ¢ prodélava
malou cyklickou zménu 67 (¢) kolem stfedni hodnoty 7,, T (t)=T , +oT (t) Potom

do(t) _ §;dQ(t) !
T

= 0. Pouzitim rozvoje a zanedbanim ¢lenti
T, +5T(t) 1+ 5T(t)/T,

muizeme psat f

vysSich fadi miZeme tuto rovnici piepsat do tvaru ?d% (t)(l - 5T(t) j = 0. Podminku
0 0

udrzeni pulsaci lze zapsat ve tvaru W = §dQ(t) = §w > 0. Protoze T, je kladné ¢islo,
0

znamend podminka, Ze k pohlcovani tepla dQ > 0 musi dochazet v ¢asti cyklu, kdy teplota

prochazi maximem 67" > 0. Aby hvézda pulsovala, musi k pohlcovani tepla dochazet pii
jejim smrst'ovani a k jeho uvolnovani naopak pti expanzi.

NejcastéjsSim mechanismem vyvolavajicim pulsacni nestabilitu je mechanismus opacitni,
ktery je funk&ni pouze v oblastech ménici se ionizace nékterého dostatecné zastoupeného
1ontu, u hvézd vodiku a helia.

Uvazujme nejprve plné ionizovany plyn. Opacitu hvézdné latky 1ze obecné popsat zavislosti

Kk =cp“T ™™, kde cje konstanta, k a m jsou kladna &isla. Pomémé dobrou aproximaci pro

volné-vazané a volné-volné prechody predstavuji Kramersovy opacity, které lze zapsat ve

5 2 4
tvaru k = cpT ° . Pro adiabaticky d&j P ~ p?, T ~ p?,coz vede k zavislosti k =cp 3.

Jak jsme jiz uvedli, pfi stlacovani s rostouci hustotou klesa opacita a tedy pohlcovani tepla.
PIn¢ ionizované ¢asti hvézdy jsou stabilni, k pulsacim nemtize dochézet.

V oblastech ménici se ionizace je situace jind, energie stlaovani je spotfebovana na rust
ionizace a teplota roste mnohem pomaleji. Pti pfedpokladané zavislosti teploty na hustoté ve

1-3,54

tvaru T ~ p”* pro Kramersovu opacitu plati x =cp , podminku vzniku pulsaci je

nerovnost 1-3,54> 0, coz je v oblastech ménici se ionizace spliiovano. Zavisi to vSak na
tom, kde se ktera ioniza¢ni zona ve hvézdé¢ nachazi. Je-li pfili§ hluboko uvnitf hvézdy, dojde
disipaci k utlumeni kmitl, zatimco je-li pfili§ blizko povrchu, je tepelna kapacita pfili§ mala
na to, aby doslo ke globalnim oscilacim.

Pulzace miizeme v prvnim piiblizeni chapat jako akustické hustotni kmity s vinovou délkou

rovnou priméru hvézdy. Takova vina se §iii rychlosti zvuku v, a perioda radidlni pulzace je

2R . .
déna vztahem I1=—, kde v, je stfedni rychlost zvuku pies celou pulsacni periodu.
v

z

Zvukové viny lze povazovat za adiabatické, z teorie akustickych kmiti plyne pro rychlost
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P et s . y P v
zvuku v =y, —, kde y pro adiabaticky d& oznaGuje pfimo pomér specifickych tepel pfi
yo,
konstatnim tlaku a objemu.

Uvazujeme-li hv€zdu jako plynnou kouli, pro wvnitini energii smési iontového a

elektronového plynu (pfi B =0), pfispévek tepelné energie dE,pfipadajici na elementarni
objem dV je , kde dE, = pUdV :%PdV , kde P oznacuje celkovy tlak smési plynu.
Celkovou tepelnou energii dostaneme integraci pies cely objem hvézdy, tedy
E, :%deV,kde P oznacuje tlak smési plynu. Z véty o viridlu vime, Ze mezi tepelnou

energii a potenciadlni energii 2 v soustavé, kterd se naléza v hydrostatické rovnovaze, plati

vztah Q=-2F .

t
Za predpokladu, ze hvézda osciluje kolem rovnovazného stavu odpovidajicimu stavu

hydrostatické rovnovahy, dale za pfedpokladu polytropniho modelu, Ize stfedni rychlost

2
zvuku odhadnout pomoci véty o viridlu -Q :SIPdV :3I£dM =3IV—2dM z%vzz , kde
P /4 /4
. o GM*
pro potencialni energii pii sférickém rozlozeni hmotnosti plati Q =-w . Faktor w

nabyva hodnoty % pro homogenni rozlozeni hmotnosti, hodnoty % pro hvézdy hlavni

posloupnosti. Hodnota faktoru w roste se stoupajici koncentraci hmotnosti smérem k centru.

Upravou rovnic obdrzime v =— e _ v GM
IM 3 R

. Dosazenim obdrzime pro pulsacni

: 3 ) R\ : : _ M
periodu vyraz Il = 2| — . Pfi vyuziti definice stfedni hustoty p =
wy GM 4 R
3

9
G yw

i 2 !
ziskame vztah Tlp? :( J , ktery odvodil Eddington. Shrnuto IT= (Gﬁ)?. To

odpovida astrofyzikalnim udajlim, dlouhoperiodické proménné — mirdy s nizkou hustotou

pulzuji s periodami nékolika stovek dnl zatimco cefeidy s vyssi hustotou desitky dnd.
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Vzhledem ktomu, ze p= je  mozné pro sférické modely psat

L 3 1 3 3
2 2 2 4 T
o=11 M PR IT ML 7 |, konstanté Q se Fka pulsacni konstanta.
Mg R Mg Ly Ty

Vemury a Stothers 1978 pii pouziti odvodili vztah pro periodu radialni pulzace nerotujici

M
v

4 4
hvézdy ve dnech IT = 0,025 (RAJ (Mﬂl , koeficient 0,025 ma rozptyl = 0,001.

N N

Uvod do teorie adiabatickych radialnich pulsaci, aplikovatelny na dlouhoperiodické
proménné hvézdy. Jedna z moznosti jak zjistit, zda je systém stabilni ¢i nikoliv, je plisobit na
vSechny veli¢iny malymi poruchami a sledovat, zda amplituda poruch bude s Casem nartistat.
Pokud nékteré nebo vSechny amplitudy rostou, pak je systém nestabilni, jsou mozné dva
pripady.

1. Jestlize malé poruchy rostou, pak pottebujeme k dalsi analyze zjistit, jak narGstani probiha,
pfipadné zda doSlo ke zméné struktury systému. Pokud poruchy rostou na velkou, ale
konec¢nou hodnotu, ustavi se novy rovnovazny stav a ten se bude s ¢asem ménit.

2. Muze se jednat o jiné nelinearni efekty. Mnohé fyzikalni systémy jsou stabilni vzhledem
k malym porucham, ale stanou se nestabilni, jestlize jsou poruchy vétSi nez urcita
amplituda. Takové systémy jsou metastabilni. Pro takové ptfipady neni vhodnd analyza
stability pouzitim linedrniho pfibliZeni. JenZe nelinearni problémy jsou feSitelné obtizné,
vétSinou numerickymi metodami. Nésledujici vahy jsou proto linearni analyzou stability

sféricky symetrickych systémi.

Plati dvé rovnice hydrodynamiky, pf;—v =-VP - pVD, kde @ je gravitani potencial.
t

Druhou rovnici je aa—p+ V.pv =0, tedy zména hmotnosti Am elementarniho objemu AV
t

tekutiny, Am = I pdV , je rovna hmotnostnimu toku do objemového elementu. Prvni

rovnice reprezentuje II. Newtonliv zdkon, druha je zdkon zachovani hmotnosti. Proménné
v téchto rovnicich jsou zavislé na case, jak uvidime, ob& rovnice popisuji ¢asovy vyvoj
poruch puasobicich na rovnovazny stav.

Dale u¢inime dvé zjednoduseni. Za prvé budeme predpokladat, Zze pulzace jsou adiabaticke,
tj. ze perioda pulzaci je kratka ve srovnani s Casem potfebnym k ustaveni termodynamické

rovnovahy, takZe nedochazi ke vzniku nebo ztraté energie v zddné pohybujici se ¢asti hvézdy.
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Tato podminka nadm dovoli svéazat fluktuace teploty a tlaku plynu se zménami hustoty
rovnicemi adiabatickych zmén. Pouzitim P~ p” a T ~ p’~' dostaneme

6?}) =y % , 5TT = (7/ - l)él Za druhé budeme piredpokladat, ze pulzace jsou Ciste
P P

radialni, takze hvézda je sféricky symetricka.

Ve stavu hydrostatické rovnovéahy je velikost gradientu tlaku rovna gravitacni sile. Necht’

P a p jsou stfedni hodnoty tlaku a hustoty. Pak lze rovnici hydrostatické rovnovahy napsat

P pMG 4G

pfiblizné jako - R 3 p°R. Piedpokladejme, Ze hvézda zméni sviij polomér o

hodnotu OR a zkoumejme vliv takové zmény na rovnovahu za piedpokladu, Ze pohyb je

adiabaticky. Zmény P a 5 budou o5 = 54 =3P 4 sp o P sp o PR
4R® R p R

Miridy zpravidla pulzuji v zdkladnim modu, v centru hvézdy lezi uzel stojatého vinéni a na
povrchu kmitna. Pulzace mirid vSak vedou ke vzniku rdzové viny, ktera pii priichodu vnéj$imi
vrstvami méni jejich neprizracnost.

Hvézdy vSak jsou prostorovymi rezondtory. Rychlost zvuku neni v ramci rezonatoru

konstantni, klesa se vzdalenosti od stiedu hvézdy.

9.4. Ubytek hmoty dlouhoperiodickych proménnych hvézd

Problémy detekce a modelovani ubytku hmoty u chladnych hvézd v pozdnich stadiich
vyvoje byl v piehledu zpracovan - Lafon&Berruyer 1991. U mirid je ubytek odhadovan na
(10 ~* =10 ~®) Mg za rok. Za hlavni mechanismus je povazovan tlak zafeni na plyn ve vn&jsich
vrstvach atmosféry. Problematikou stanoveni tbytku hmoty u mirid respektive pulsujicich

OH/IR hvézd v Galaxii a LMC se zabyvali Bowe 1988, Vassiliadis&Wood 1993, Blocker

1995. Pro periody T < 500 dnti byl odvozen vztah log a;lﬁ =—11,4+0,0123 T, kde ubytek
t

hmotnosti je Mgza rok. Pfi T > 500 dnt plati vztah CZI—M =6,07023.10"° L, kde L je v L,
t cv

ex

¢ je rychlost svétla ve vakuu v km.s ™', vex 0znacuje krajni rychlost hvézdného vétru v km.s .

Expanzni rychlost hvézdného vétru v km.s ' Ize vyjadiit pomoci periody pulzace vztahem

v, =—13,5+0,056 Ps dodatkem, ze ve lezi v mezich (3,0 — 15,0) km.sfl, horni limita

typickych meznich rychlosti detekovanych pii tbytcich hmoty u OH/IR hvézd.
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Pulsac¢ni perioda je odvozena ze zavislosti perioda — hmotnost - polomér v praci
Vassiliadis&Wood 1993 za ptedpokladu, Ze proménné¢ AGB hvézdy jsou pulsujicimi
v zédkladnim modu log P = —-2,07 + 1,94 log R — 0,9 log M , kde P je vyjadieno ve dnech, R
a M v jednotkach Slunce. VySe uvedené vztahy byly uspésné aplikovany Marigo et al. 1996,
1997 v modelech AGB hvézd.

Z obecnych teoretickych souvislosti a zpozorovacich udaji u dlouhoperiodickych
proménnych a OH/IR hvézd plati, Ze ¢im je v&tsi perioda pulzace, tim je vétsi Ubytek
hmotnosti, Castor 1981, Holzer & MacGregor 1985.

Dulezitym divodem, pro¢ je tfeba znat strukturu vnéjSich ¢asti atmosféry, je jeji vztah
k procestim, jimiz miridy ztraceji svou hmotu. Jde o klicovy faktor v pokusu o pochopeni
tohoto stadia hvé€zdné evoluce a k objasnéni, jak jsou formovana prachova zrna v prostredi
kolem hvézd. V souCasnosti nemame jasné piedstavy, jak tento proces probiha. Je
pozoruhodné, Ze laboratorni studia zrnek v nékterych materidlech vykazuji stejny relativni
obsah urcitych izotopl, jaky lze predpokladat 1 v atmosférach mirid. Lze odivodnéné
predpokladat, ze nékterd zrna v takovych vzorcich pochazeji z proudu prachu a plynu mirid.
Tempo tbytku hmotnosti je u téchto hvézd v rozmezi od (107 — 3.10”) Mg za rok. Pro miridy

vyzafujici prevazné v infralerveném oboru miiZe byt hodnota ubytku i v&tsi nez 10 Mg za
- Lo, dM y :
rok Feast 2001. Pozorovani dokazuji, Ze o zavisi na vlastnostech pulzace hvézdy, jak na
t

velikosti periody, tak na amplitudé zmén jasnosti. Pulzace plynného prostiedi v hornich
vrstvach atmosféry hvézdy sehravaji podstatnou roli pfi kondenzaci zrn. Koncentrace hmoty
do mracen v atmosféte vzniku zrn napoméha.

Po svém vzniku jsou zrna hnana do mezihvézdného prostoru predevSim tlakem zatfeni a
strhavaji se sebou i plyn. Prach kolem kyslikovych mirid je pravdépodobn¢ slozen hlavné ze
silikatii, zatimco u uhlikovych mirid pfevazuji uhlikové slouceniny.

Zajimaveé jsou OH/IR miridy, objevené pii hledani masert. Zpravidla jsou velmi slabymi
objekty v optické oblasti spektra, coz je zplisobeno vyraznym zastinénim hvézdy hustou
prachovou obalkou a také nizkou teplotou centralni hvézdy. Jasnéjsi jsou v infracervené
oblasti spektra, od 10 um dale. Jejich infracervené zaieni pochazi od prachové obalky zahtaté
hvézdou a kolisa s periodicitou svételnych zmén centralni hvézdy. Jak jsme podrobné rozvedli
na jiném mist¢, interferometrické studie Miry v infracervené oblasti 11 um dokladaji, Ze prach
vznikd v oblasti se vzdalenosti asi 2 poloméri hvézdy nad jejim povrchem. Zhruba z téze
oblasti pochézi excitace SiO maserd, v obalce jejiz polomér je pouze o 50 % vétsi nez vnéjsi

atmosféry centralni hvézdy, jak ji odvozujeme z optickych pozorovani. Jestlize md mirida
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s periodou 350 dnti polomér fotosféry 450 Rs ( ~3.10 '' m), vnitini polomér jeji prachové
obalky a polomér prstence SiO maseru je Fadové 10 '* m, H,O masery jsou fadové 10 * m od
sttedu hvézdy a OH masery jesté o fad vzdaleng;si.

OH masery byly zjistény u velkého mnozstvi mirid a OH/IR mirid. VétSinou se projevuji
emisnimi ¢arami se dvéma vrcholy, které maji sviij ptivod v predni a zadni Casti sférické
slupky, jeZ se rozpina rychlosti (~ 10 —20) km.s™ . Emise OH je stimulovéna infradervenym
zétenim od horkého prachu a tak se také meéni s periodou hvézdy. Existuje zde casova
prodleva (10 — 100) dni mezi zmé&nami intenzity obou vrcholi spektralni ¢ary zplisobena
zpozdénim, nez se svétlo dostane napti¢ obalkou.

Knapp a Morris 1985 shrnuli ve své préaci ztratu hmoty pro 50 hvézd z pozorovani
molekularniho pasu CO J(1,0). Le Bertre et al. 1997 zjistili, Ze hvézdy AGB ztracejici hmotu
jsou snadno odhalitelné v blizkém infraerveném oboru (1-5 pm). Shrnuli vysledky
pozorovani IRTS a stanovili tempo ztraty hmoty. Na zaklady analyzy 40 uhlikovych a 86
kyslikovych hvézd dospéli k zavéru, ze zdroje 1ze rozdé€lit do dvou skupin podle vzdalenosti
od centra Galaxie a podle toho, jak obohacuji mezihvézdny prostor unikajici latkou.

Groenewegen et al 1998, 1999 kvantifikovali zjevny vztah mezi Ubytkem hmotnosti a

periodou logi]—M: 4,08log P -16,54 a UuUbytkem hmotnosti a =zafivym vykonem
t

log CZ—A;[ =3,94log L — 20,79 .

Woitke et al. 1996 zkoumali zahtivani a ochlazovani obalek chladnych hvézd pisobenim
zéfeni v rozsahu hustot (10 '° — 10 2°) &astic v m’ a teploty plynu v rozsahu od (500 —2.10 %)
kelvinl. Analyza zahrnovala riizné fyzikalni procesy, rotacni a rota¢né-vibracni ptrechody
molekul, atomové piechody, vazané-volné prechody a volné-volné i fotochemické reakce.
Autofti propocitali ¢asovy prib&h ochlazovani zafenim pro uhlikem obohaceny plyn typicky
pro atmosféry uhlikovych hvézd a teplotni relaxaci plynu po prichodu razové viny.
K zésadnim zméné& charakteru razové viny dochazi pii hustotach (10 '* — 10 ') &astic v m’,

kdy se méni z izotermdlni na adiabatickou s poklesem hustoty.
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10. Hvézdny vitr chladnych hvézd

Dulezité atmosférické charakteristiky chladnych hvézd.

Skalova vyska - % =

2a’

2
Vi

~3000K = a~5Skms™'

M~(1-10M,, R=~(100—-400)R, = v, ~ (40 — 60 )km.s™'

H
a <<y, > —<<1
R

2
tempo ubytku hmoty M =0 a_ 4zr’ pv = konst .

3

dr dt
dv GM 1dP
hybnost v—=-——--——+g,_
r r p dr
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10.1. Hvézdny vitr urychlovany prachem

Vnéjsi atmosféry chladnych obrt velkych zéafivych vykont mohou byt pohdnény
intenzivnim polem zafeni hvézdnych fotosfér. V ptipad¢ chladnych hvézd zateni ovlivituje
hvézdny vitr, absorpce fotonii prachovymi casticemi muze formovat vnéjSi atmosféry.
Prachové ¢astice mohou absorbovat zafeni z celého rozsahu vinovych délek, fikdme, ze vitr u
chladnych hvézd je pohan&ny kontinuem. Ubytek hmotnosti dosahuje fadové 10 > Mg rok™,
s rychlostmi v rozmezi (10 — 30) km.s™'. Rychlosti hvézdného vétru u chladnych hvézd jsou
srovnatelné s tnikovymi rychlostmi ve vzdéalenostech nékolika hvézdnych poloméri od
povrchu.
kL
 47GeM

vyjadfuje pomér zrychleni zafiveho a gravitacniho, k,, je tlak zafeni pii stiedni opacité.

Pro popis astrofyzikalnich podminek zavadime vztah I, kde T,

Prach pohanény vétrem se stava podstatnym u velmi malé oblasti H-R diagramu, obsahujici

chladné, zafivé Cervené veleobry a hvézdy asymptotické vétveé obrl.. Efektivni teploty
takovych hvézd jsou v rozsahu (2 000 — 3 000) K, L, >10°L,, pro hvézdy asymptotické
v&tvé obrli zafivy vykon L >10* L, . Nizkd teplota umoZiiuje vznik prachovych &astic a jejich
rist v horni ¢asti atmosfér téchto hvézd. Velky pomér zafivého vykonu a hmotnosti umoziuje
ziskat ¢asticim zrychleni prevySujici gravitacni, coz je pozadovano pro vitr hnany prachem.

Je otazkou, zda pojem vitr akcelerovany prachem je pfesnym vyjadienim slozité

o 24

hvézd.

10.2. Hvézdny vitr urychlovany zvukovymi vlnami

Konvektivni vrstvy zon chladnych hvézd generuji akustické viny v jejich fotosférach. Viny
Sifi ve hvézdach smérem k povrchu energii. Zvukové viny produkované tlakovymi silami
v atmosférach chladnych hvézd a gradient tlaku vin jsou vysledkem sil smétujicich vné a
mohou akcelerovat (pohdnét) hvézdny vitr. Rozhodujici pro hvézdny vitr urychlovany
zvukovymi vlnami je zafivy vykon.

Reseni rovnic izotermickych vin urychlovanych vétrem maji kriticky bod. Pozadavek, aby

rychlost vétru mohla rist pies kriticky bod urcuje rychlost v spodni hranici. Tato pocatecni
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rychlost soucasn¢ s hustotou urcuje ubytek hmotnosti vétri akcelerovanych zvukovymi
vlnami, které umoznuji ubytek hmotnosti hvézdy.

Vypolty modeli vétrii akcelerovanych zvukovymi vinami s tlakem zafeni na prach mohou
generovat podstatny Ubytek hmotnosti z chladnych hvézd s nizkou hodnotou gravitaéniho
zrychleni, coz je splnéno u hvézd asymptotické vétve obrt.

Vyjadiit pozorovany ubytek hmoty a rychlost vétru u hvézd asymptotické vétve obra
vyzaduje jemné doladéni vnitfnich parametrl, které tyto modely upravuji na redlné;si.
Existence korelace mezi rychlosti ubytku hmotnosti a pulza¢ni periodou hvézd asymptotické
vétra akustickymi vinami.

Podle Sandina & Hdéfnera 2003 hvézdny vitr u hvézd asymptotické vétve obri uvazujeme
tiislozkovy: plyn, prach a pole zéfeni. Prach je pfedpokladan ve tvaru sférickych zrn prachu,
zejména uhlikovych.

Obrazek zachycuje schematicky pirenos hmoty, momentu hybnosti a energie pii hvézdném
Literatura:
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Mira and Companion {Visible)

Jets from Young Stars HST - WFPC?2

PRCE5-24a - ST Scl OPO - June 8, 1595
C. Burrows (ST Scl), J. Haster (AZ State U.), J. Morse (ST Scl), NASA
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Jets from Young Stars - HH1/HH2 HST - WFPC2

PRC95-24c - ST Scl OPO - June 6, 1995 - J. Hester (AZ State U.), NASA
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Figure 1.6: Stellar Evolution of a 1, 5, and 25 M, Star in the H-R Diagram (reproduction
from Iben (1985) [49]). The starting position for the 1, 5, and 25 M, stars lies along the
main-sequence band visible in Figure 1.5 from the top left to the bottom right corner of the
H-R diagram. That the star spends most of its life in this stage is the reason that most of
the stars in Figure 1.5 lay along the main-sequence band. As the star evolves, it moves up
and to the right in the H-R diagram (towards higher luminosities and cooler temperatures).
These later stages of stellar evolution are evident as the group of stars above and to the
right of the main sequence in Figure 1.5.
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	Hvězdy spektrální třídy M
	Gravitační kontrakce vede k uvolňování energie, podle viriál
	Strukturu  hvězdné atmosféry určují povrchové gravitační zry


	2.2. Hvězdy T Tauri
	SU Aur  Taurus          G1           (5 945 ± 142) K   7,8 ±
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