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1. Uvod

Pra se zabyvame astrofyzikou chladnyckErd? Vyznamnd je jejich getnost, napiklad
z nejblizSich ¢étrnacti hv ézd naSemu Sluncj vyjma dvojhezdy Siriusa CMa A Al VaB
DA,a Cen A G2 V an. CMi, jsou vSechny ostatni chladnéghey pozdnich spektralnichid

(predevSimtervenych trpaslik), tedydeset zbyvajicich.Seznam nejblizSich kzd:

hvézda vzdalenost [ pbjgzdna velikost [ mag ] spektraliia
m M
Proxima Centauri 1,29 11,01 15,45 M5 Ve
Rigel Centauruso(Cen A) 1,35 - 0,01 434 G2V
(e CenB) 1,35 1,35 5,70 K1V
Barnardova hézda 1,82 58, 13,24 M5V
Gl 411 2,56 7,49 10,46 M2 Ve
Sirius A ¢ CMa A) 2,64 44 1,45 AlV
Sirius B ¢ CMa B) 2,64 8,3 11,2 DA
Gl 729 2,97 10,37 13,00 M 4,5 Ve
g Eri 3,22 3,72 6,18 K2V
Gl 887 3,29 7,35 9,76 M2 Ve
Ross 128 3,34 11,122 13,50 M45V
61 Cyg A 3,48 5,20 7,49 K5 Ve
a CMi 3,50 0,40 2,68 F51V-V
61 Cyg B 3,50 6,05 8,33 K7 Ve

1.1. Hvézdy spektralniifdy K

K paetné skupitt hwvézd spektralni ridy K pati vyrazné hézdy na obloze K aip
napiklad Aldebarann Tau K5 IIl , Arcturusa Boo K1 Ill, Dubhea UMa KO Ill, Kochab
B Umi K4 Ill, zndma dvojh¥zda 61 Cygni K5 V a K 7 V, u které Bessel poprvé@luocni
paralaxu, tudiZz vzdalenost. VySe uvedené objekty f[mzorovat jako oranZové az

naservenalé.



Hwzdy jsou zajimavé ze spektroskopického hlediskgejich carovych spektrech
pozorujeme molekularnfary, u K obfi jsou dominantni zejména CN a CO.rigg vykon
hvézd ukujeme fiznymi zpisoby, nejpouzivaiSim indikatorem je pas CN 421,6 nm.

Zatimco, vespektrech hwzd hlavni posloupnosti viz obr. dolechybi, objevuje seu
obri (uprosted) a nasledhjiz neni pozorovatelny u veleobi.

Rozdilnosti povrchovych teplot é&d Ize demonstrovat na zavislosti relativni intgnzi
absorgnich¢ar ve spektrech ed hlavni posloupnosti.

Ve spektru Slunce spektralifidy G2 V mimo jinych pozorujeme — CN (kyanogen), CO
(oxid uhelnaty), Spektralniita K5 — TiO (oxid titanaty), dominuje u spektratiidy M,
MgH (hydrid magnézia).

Ve spektrech chladnych érd jsou pitomny u absorgnich ¢ar H a K Ca Il roviZz emisni
cary.

Vroce 1956 O.C.Wilson a V. Bappu objevili, vztamed po nich nazyvany, ktery
charakterizuje empirickou linearni zavislost mezbsa@utni h¥zdnou velikosti a
logaritmickou &fkou chromosférickych emisiar Ha K Ca Il pedevSim u hszd
s chromosférickou aktivitou. Jde o linearni vztadzimabsolutni htzdnou velikosti (pozdnich
spektralnichiid) a Stkou cary Ks, ktera je na vrcholu emisniho jadi@ry K.

Statistickd korelace vyjé&ha obeckh pomoci linearni regrese ma podobu
M, = (a+da)logW + (b + db), kde W je &ka jadra emisntary v km.§', mtena pi
zakladr Wy, da, db jsou disperzeaa b.

2. Hveézdy spektralniiidy M

Nejjasjsi z chladnycheervenych h¥zd se vyzn&uiji 5.10'%rat wtsim zd&ivym vykonem
nez hezdy téze spektralnitiy s nejnizSi jasnosti. K takovym dndam pat veleobr
Betelgeuse M 2 laki veleobr Antares M1 Ib, velikost jejichZz poléni je srovnatelnd
s polonmgrem drahy Jupitera kolem Slunce. Jednim zatgjoh zéivych vykoni se vyznauje
veleobru Cephei M2 Ia, s absolutni bolometrickowihdnou velikosti 10 mag.

Dale do skupiny chladnych &d pati ¢erveni trpaslici spektralnfitly M, které pouhym
okem pozorovat nelze, ale jejichgadnost v Galaxii je vyrazna.

Spektra chladnych kgd jsou komplexni, tedy obsahuji velky ¢ed molekularnich i
atomarnichcar. Nagiklad spektra Betelgeuse M2 lab a znamé dlouhogieké pron¢nné
Omicron Ceti — Mira M 7 llle, jejiz polo#n je srovnatelny s polo&gnem drahy Marsu,

obsahuji tisice absafpich¢ar. Mira je dlouhoperiodickou praimnou s periodos= 300 dri,



zmena jasnosti ve vizualni kedné velikosti dosahuje (3 — 10) mag. Jde o fyaicko
dvojhwézdu, druhou slozkou je bily trpaslik, obihajieiwzdalenosti 70 AU, Karovska 1997,
obrazek v z&tru textu.

Mira pati k sledované skupin hvézd dlouhoperiodickych pro#gnnych typu Mira,
spektralnichifd K a M, nefastji spektralnichiid M1 — M6, zéivych vykoni = 102~ 5L s.
Jde ocervené obry, veleobry, v stadidegl zapalenim héliové slupky obou populaci | a .
Typické teploty mirid jsouradow = 2 000 K, nejastjSi jsou typické periody pulsaci
priblizné v intervalu (100 — 700) dn charakteristicka perioda je zhruba 30Gi.dReriody
jsou v korelaci se spektraliidou, chladgjsi a &tSi hwzdy se vyznéuji delSimi periodami
pulsaci.

Z&ivé vykony mirid s klesajici teplotou riestaji, miridy spektralniridy M8 se vyznéuji
6 X WtSi jasnosti nez M1. Z toho vyplyva, Ze chlg8hhwzdy s @tSimi z&vymi vykony
musi mit ¥tSi polongry, u M1 = 100 Rs zatimco u M8 zhruba 500 Rs.

Ne vSechny htzdy — ol#i spektralni tidy M jsou miridy, nap B And MO IIl je normalnim
¢ervenym obrem, bez zf vnittni struktury hézdy nezbytnych pro pulzace.

Jestlize primarnim znakem dbje pronennost, pak sekundarnim je ztrata hmoty, coz
prokazuji spektra z optické oblasti spektra. &dé&§pSim dkazem tohoto jevu je pozorovani
v infracervené a radiové oblasti. V obalkach kolemé4u se nachazeji prachovstice
silikata a uhliki. Prikladem jsou OH/IR hszdy, pojmenované podle silné emis¢avach
hydroxylu OH a vyz#ovani v infr&ervené oblasti. U uhlikovych bxd, které jsou bohaté na
molekuly, mizeme identifikovat na 2Giznych typgi molekul, i komplikovanych, jako N{A
nebo CHCN. Rychlost Ubytku hmoty a formovani obalek, verkth se takové molekuly
vytvéieji, mize dosahnout az I® M s /rok.

V uvedenych chladnych &xdach s velkymi pologty vznikaji v jejich nitrechizné prvky,
dochéazi tak ke zemam chemického slozeni. V mnoha z nich probiha tpvomichavani,
obohacovani povrchovych vrstev prvky — produkty ikajcimi pii termonuklearnich
reakcich v nitru. Uhlikové hezdy jsou ¢istym produktem &chto proces, prvky jsou
vytvareny @i horeni helia v nitrech hszd.

Vyvojovou etapou olirrespektive veleolirhvézdy prochazeji relativhrychle, zhruba (10
— 100) miliori roki, nasleds se néni na bilé trpaslikg¢i neutronové hézdy.

Spektrélni tFidy L, T patFi piredevSim hrdym trpaslikim. Jde o h¥zdy s extrémé

e

vykonem 10°° L .



3. Hvézdy do gichodu na hlavni posloupnost

Objasini zakladnich vlastnosti Bed vyZzaduje pochopeni @gobu jejich vzniku. Teprve
v poslednich desetiletich zasluhou pokroku yypoctech teoretickych model gravitainé
kolabujicich mré&en, diky moZnostem pozorovani vedle optickédpvSim v infréervené a
mikrovinné oblasti spektra byly pochopeny kvanitait znaky procesu vzniku a formovani
hvézd.

Frichod h¥zd na hlavni posloupnost je vyvojovym stadiem, texém se rychlé smigvani
jadra jiz zastavilo, hlavnéast energie se umvalje v jade. Centralni teplota je vSak jest
nedostaténd pro rozvinuti termonuklearnich reakci. Podle cprddayashiho 1961
piredpokladame, Zeifenos energie vtomto stadiu protéhdy se uskut@iuje konvekci.

Obraz h¢zdy ped gichodem na hlavni posloupnost segouva na H — R diagramu podél

7 1

Hayashiho hranice,figemz plati vztahT,, = M 3! L& | kde Tje teplota smrdijici se

protohwzdy. Zavisi slab na hmotnosti a té#éh nezavisi na z&vém vykonu, je pblizné
rovna 2 000 K. B tom vznika jadro nachazejici se ve staviivBarovnovahy. V kongném
dusledku smréovani objektu ndistd centralni teplota, aZz je dosta@ pro zapaleni
termonuklearnich reakci. r€dpokladame, Ze protokrdy nachazejici se ve stadiu
konvektivniho smn®vani pozorujeme jakbvézdy T Tauri.

Gravit&ni kontrakce vede k uvisbvani energie, podle viridlovéty jedna polovina je

vyuZita na zvyseni vritti energie.

q GM 2

- 2

L = 1—Rz —EGLZd—R piL>0 = drR < 0 = kontrakce hwzdy. Plati
2 dt 2 R° dt dt

Stefartiv-Boltzmanriv zakon L = 471R?0T,; . Odtud nalezneme zmu z&ivého vykonu

dL _ 4L dT, 2L . o . ] ]
vzhledem Kk polofru — =— + — . P konvektivni rovnovaze plati polytropni
dR T, dR R

ef
zavislost, kontrakce je homologicka.

Strukturu h¥zdné atmosféry @uji povrchové gravitni zrychleni a efektivni teplota#iP
kontrakci redpokladame, Ze efektivni teplota budiblzné konstantni, proto v rovnici

dT,,

prea 0, hwzda se pohybuije vertik&rdoli na H-R diagramu, #&y vykon L ~ R. Pro

Hayashiho vyvojové sto IatidT—ef: dT = dinL
y Vol by P dR dL dinR

=2. V pripac polytropni



. dinR _

zavislosti n -3 plati vztah M 3R = konst. 1
2 dinM

. Proto nizeme pedchozi

db _2L drR 4L dT,

rovnice upravit — — :
dM RdM T, dM

Provedeme analyzuuznych vertikélnich

. dinT
Hayayshiho vyvojovych stop. Upravou vziabbdrzime T e :%, tedy existuje velmi

slabd zavislost efektivni povrchové teploty na hmsti.

Pti sestupu ddi po Hayayshiho vyvojové stépeplota nitra homologickych kgd nafista.

Plati T = % , adiabaticky gradien% = - ’Lé'\g . Teplotni gradienti prenosu zéeni je
dT 3kpoL(r) Koe KL . .
— == e = s = 55— - P vySSich hmotnostech bzd nastupuje
dr 16/acT °r [NMJ , M’M°R
— | R
R

pienos enegie ¥@nim, v tzv. Henyeyho vyvojové stéaéj—l‘ -_aGM 2 _2(dR 2 + d°R
’ ' t 2 R*| Rldt dt® |’

kde a vyjaduje stupé koncentrace ke i&du v modelu. Odtud Upravami obdrzime

dinL dinTy, 5 dinL _12
dinR dinR 4" dInT, 5

. Vztahy vyjaduji presun obrazu hszd

v levécasti H-R diagramu.

Radiové emise radikalu OH umugi sledovat okoli d&chto objeké. V zarodéném
prachoplynném memu existuji malé (1 — 10) AU hugsi oblasti, s pttem ¢astic =102 m™
a teplotou= 40 K, v kterych je udrzovano inverzni obsazendimanfratervenym zéenim
centrélni protoh¥zdy. Spontdnni emisii@chazeji molekuly na metastabilni hladinu, ktera
umoziuje vznik stimulované emise. Mipadd OH miZe dojit k maserové emisi mezi
nékolika dvojicemi hladin, nejvyrazigi je na frekvencich 1665,402 MHz a 1667,359 MHz,
coz odpovida zhruba vinové délce 18 cm.

Maserova emise vyzaduje, aby byiitpmen zdroj energie tggobici inverzni obsazeni
n¢které dvojice energetickych hladin molekul a abylobynolekularni mrano opticky
(radiow) tlusté. Stimulovana emisaqvladne nad absorpci a slaby tokera o frekvenci

blizké zakladni p praichodu molekularnim meaem zesili.



2.1. FU Ori 1937

Jde o objekt, u kteréholem mén nez 200 da doSlo k zjaséni, zmena jasnosti od
hvézdné velikosti 16 mag do 10 mag, v posledrisficeti rocich klesla jasnost o 1,5 mag.
Tato hwzda se nachazi v oblasti H Il, temnych mlhovin, &iéhna mladé hézdy typu T
Tauri. O h¥zd FU Ori neexistuji #ivejSi pozorovani fed zvySenim jasnosti, Slo o slabou
nepravidelnou progmnou hw¥zdu. Soudoby teoreticky vyklad charakterizuje obj@ko

mladou h¥zdu ve stadiu hydrodynamického vyvoje, ktera jelop&na prachoplynnou

m
?ﬂ}ﬂ" - 1.11 BPi.so i LT A WP
ok - Vi TR e nT

12,0

* FU Ori
14,0 -
16,0

1 | I i 1 [ I | |
1935,0 1945, 0 1955, 0 1965, 0 1975, 0
T,20d

obéalkou, z nizterpd hmotu. Posléze tlakieai obal odfoukne a keda zvysSi povrchovou
teplotu, rozz& se ve optickém oboru,fedtim je silnym zdrojem infegrveného zé&ni.
Polonmer hweézdy je @iblizné (20 — 25) R

Jev spojeny s FU Ori tedyegmé neni nahlym odfouknutim cirkumstelarni (okoléhgné)
obéalky, spiSe nahlourgstavbou fotosféry a také nitradady, ocemz sed¢i promennost jeji
hmotnosti. To ve svychidledcich vede k velkému ridgtu z&ivého vykonu.

Objekty tohoto typu nazyvamiory, jde oiidce se vyskytujici nestacionarnichdy,
nachazejici se v raném stadia vyvoje. DalSim podobobjektem je napV 1057 Cyg, viz
obr, u které bylo pozorovano v roce 1970 zi@$m 5,5 mag.

Zvlastni skupinou fudrjsou h¥zdy spektralnichitd F — K, jako nafiklad Z CMa, V 1025
Tau, SU Anr, u jejichzary H, pozorujeme typicky profil P Cygni, kzdy charakterizuje
jejich pon®rna rychla rotace arffomnost ve spektréary Li 1 670,8 nm.

Na vyvoj protoh¥zd, jejichz polondry jsou stéle jestvelké, aplikoval Larsen 1969 tzv.
dynamické modely vypmt. V nich klasicka rovnice hydrostatické rovnovahylab



dv d?r

zobecrna a roz&ena dodaninmurychlujiciho ¢lenu 'OE =p i’ v Eulerog rovnici

2
P (:itzr = - (:j—f - pG &2 Az teprve po dosazeni érdou hlavni posloupnosti pouzivame
r

,,klasickou“ hydrostatickou rovnovahu.

2.2. H&zdy T Tauri

V roce 1945 americky astrofyzik A.H. Joy popaatiefinoval pozorované charakteristiky
hvézd podle jejich prototypu T Tauri. Upozornil, Ze spektrech takovych Kzd se nachazi
emisni ¢ary H,. Pomoci spektrografu s objektivnim hranolem objewkolik desitek
obdobnych h¥zd.

DalSi vyznamny finos pro studiumeéthto hvzd grinesl zndmy americky astrofyzik G.H.
Herbig, ktery proanalyzoval Udaje o dadach T Tauri a vroce 1962 publikoval prvni
souhrnny katalog ¢thto hwzd s uvedenim charakteristik. dgnil kritéria, na zaklad
kterych jsou h¥zdy z&azovany do této skupiny.

1. spektrélnitida G, K, M.
2. pitomnost ve spektru emisni¢ar Balmerovy série vodiku, nejintenzéy$i jec¢ara H a
vapniku Ca Il, K 393,4 nm a H 396,8 nm.
3. existence intenzivnich emisniéar neutralniho Zeleza Fe | 406,3 nm a Fe | 413,3emm
specifickou zvlaStnosti daného typushs.

-LEIEA.
IR Taw

e i | 1 i L -
208 4500 &EFae 7500 AL A




Jak je Zejmé, mivodni kritéria byla spektroskopickajgstoze wtSina jasnych hszd T
Tauri méni svoji jasnost a proto bylyive zadazovany do zvlastni skupiny prémmych hw¥zd
s rychlymi a nepravidelnymi z&nami jasnosti., tzv. skupina orionovych pramych.
NejbliZ§i pozorovanou takovou skupinou jsodzoly v souh¥zdi Orionu.

V roce 1947 sostsky astrofyzik V. A. Ambarcumjan ukézal, Ze exjsgkupiny mladych
hvézd, tzv. asociace fpsreji hvézdy T Tauri tvdi tzv. T — asociace.

NejjasrgjSi T Tauri h¥zdy se nachazeji v blizkosti oblasti vznikwhy, takovych mréen
jako Taurus-Auriga (r = 140 pc), Lupus ( r = 190),p€hameleon (r = 160 pc) podle
Wichmann et al. 1998. Nejja&Bi objekty se vyznalji V = 8 mag, pro typické T Tauri
hvézdyV = 10 mag.

V sowasné dob je znamo fes 750 hezd typu T Tauri, jde o Rzdy ve stadiu fed
piichodem na hlavni posloupnost. V druhém vydanilégtaz roku 1972, bylo 66 % kzd
spektralni tidy K, zhruba 30 % spektralniidy M ( T ¢ = 3 500 K) a pouze 4 % gdy ke
spektralniitidé G ( Ter= 6 000 K) .

Odhadovany pget hwzd T Tauri vnasi Galaxii je asi 90primé&rna ztrata hmoty
jednotlivé hwzdy je 16®Ms za rok, tedy v celé Galaxii je celkova ztrata® M za rok.

V zakladnich charakteristikach seélady T Tauri podobaji hizdadm hlavni posloupnosti,
jejich hmotnosti jsou mensi nez 3sMvétSinou lezi v intervalu (0,5 — 1,5) dMtypicke
hodnoty gravitanich zrychleni log g= ( 3,5 — 4,0 ) [ cgs ], jsou mi&mensi nez u hszd
hlavni posloupnosti. Rotai rychlosti jsou ves#s malé vsini < 30km.s™. Typické
spektralniiidy jsou od G do M.

V dalSich letech néasledoval podrobny spektroskgpickprizkum €chto hwzd, ktery
piinesl nové kvalitativni ale i kvantitativni UdajeiedevsSim byla zji§ha velmi intenzivni
absor@ni rezonatni ¢ara Li | 670,8 nm, kterd do&scuje vysoky obsah tohoto prvku, ktery
rychle vyhdi ve hwzdach po fichodu na hlavni posloupnost po zapéleni termodukieh
reakci syntézy vodik-» helium. Obsah lithia ve RBzdach klesa se gté&n, v centralnich
oblastech, kam je zana$eno konvektivnimi proudgiisiti teplotach nad 3. 19K.

Na zéklad studia vysoce disperzni spektroskopie byla provademjsi klasifikace
hvézd T Tauri. Bi ekvivalentni S¥ce EW ¢ary H, vétSi nez 1 nm houdme o klasickych T
Tauri hwzdach (CTTS), zatimcofipekvivalentnich §kach menSich nez 1 nm jde o tzv.
carow slabé T Tauri htzdy (WTTS), napiklad V830 Tau s EW 0,3 nm.

U n¢kterych hvzd typu T Tauri, nap RU Lup, XZ Tauri, ekvivalentni 8{a H, prevysuje

20 nm, co? odpovida rychlosterskolik stovek km.s*. Proto v blizkosti centralni kzdy se



musi nachazet velké objemy piynV ¢are H, muZze hwzda vyza@ovat az ®kolik procent

celkového zévého vykonu hézdy!

| 4/ Vo5,
50 —_|
3ol
g W00 200 W,
(=4

U jednotlivych h¥zd tok zdéeni véare H, se miZze nmenit scasem,cary s fiznymi
excitatnimi  potencidly se mohou chovatizné. Pravapodobrg to swdci o vyrazné
stratifikaci fyzikalnich podminek v oblastech formdmicarového emisniho spektra.

Tvar profili emisnich¢ar je velmi fiznorody, nej¢tSi odliSnosti pozorujeme dar
Balmerovy série vodiku. Profil samotny je prémivy scasem, coZ je zdrojem obtizfip
vytvéareni modei vrstev atmosféry nad fotosférou.

Prat jsou cary Fe | 406,3 nm a Fe | 413,2 nm, které podle Herksou jednim
z klasifikatnich znak, tak intenzivni ? Ze obrazku je patrné schémagatiekych hladin
Fe I,&ary vznikaji fii prechodu ze spol@é horni Grovaa u y’Fs’ .Tato horni hladina odpovida
druhé spektrainiaie Zeleza, vznikajici ip ptechodu z Grovéd & Fs. Vinova délka je
396.926 nm, coz o 0,08 nnigvySuje vinovoutary H Ca Il . V disledku absorpce kvant
atomy Zeleza ziskanych v Sirokétticke intenzivnicary H Ca II. hladina 3#5’je abnormali
obsazena, coz vede k zvySeni jasnemtiFe |1 406,4 nm a Fe | 413,2 nm. Tento mechanismus
nazyvame fluorescenci. Tedy existence ve spektre&td intenzivnichtar Fe |1 406,4 nm a
Fe 1 413,2 nm je podména velkou dkou ¢ary H Ca Il. Fluorescemi cary Zeleza Fe | 406,4
nm a Fe | 413,2 nm pozorujeme v spektrech sinioh erupci, P kterych prudce ndsta
poloSika a intenzita&ary H Ca |l.

llustrativnim gikladem je vyrazna proénnost emisnéary H g velmi aktivni hwzdy TTS
RU Lup, 35 pozorovanidmem 4 noci.

Znxnou ¢ast hezd T Tauri charakterizuje nadmmé, gebyt&né zdeni v modré a
infracervené oblasti spojitého spektra ve srovnani ézdemi hlavni posloupnosti téze
spektralni tidy. Na obrazku je viit, Ze velikost nadbyt®mého zéeni v kratkovinnécasti
spektra se ®ni od h¥zdy k hwzdé. Friblizné u 10 % h¥zd intenzita nadbyt®ého zéeni
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v kontinuu je tak velika, Ze fotosférick&ry nejsou pozorovanyubec. Typicka zréna
hvézdnych velikosti dosahuje (1 — 2) mag.

Jaké je astrofyzikalni objast pivodu zngén ? Cim hlouksji do lesa, tim vice stroin
PouZziti novych pozorovacich metod spisS&t&io mnoZstvi ngesenych problém

V sedmdesatych |étech byl@itpmnost intenzivnich emisniatar ve spektrech mladych
novych h¥zd T Tauri skuténosti, Zze nad fotosférou se nachazeji vrstvy sivigsotou,
odkud pochaziigbyt&né zd&eni v kratkovinném rozsahu spojitého spektra.

Teorie Hayashihofiedpoklada, Ze hzdy typu T Tauri maji rozsahlé konvektivni zény, ve
kterych rychlost pohybu hmoty podstatpievySuje rychlost konvekce na Slunci. Proto byla
vyzdviZena hypotéza, Zze nadbyné z&eni v kratkovinné oblasti a mohutné emisni spektrum
hvézd T Tauri jsou podmémy horkou plazmou v chromosférachrebtoze vSak dosud neni
piné objasgna problematika ignosu energie do chromosfér, jsotejae jejich picinou
konvektni zony.

Vzhledem ke zn&né prongnnosti profili vodikovychéar scasem se astrofyzikové snazili
vytvorit model tzv. typické pmmérné hwzdy T Tauri.

Americky astrofyzik L. Cuchi 1964 navrhl myslenkie v chromosférach Bed probihaji
neustalé eruptivni procesy, Vv jejichiistedku je do okolniho prostoru vyvrhovana hmota
s rychlosti= 100 km.&", v roztujici se obalce klesa teplota na=T10" K . Pfipominame, Ze
mladé h¥zdy ve stadiu T Taurifietrvavaji 10’ roki a maji hmotnosti M=1 M s. Teoretické
vypocty Cuchiho odhadovaly zgaé Ubytky hmotnosti Rézd, coz vSak nebylo pozorovanimi
potvrzeno.

V ultrafialovych spektrech kzd T Tauri byly objevenyary ionti s vysokym stupgm
ionizace, nafiklad Si lll, Si IV, CIll, C IV, AV, pro jejichz &istenci je nezbytna teplota
10 ° K. Podobnésary pozorujeme ve spektru hornich vrstev chromgs8unce. Hypotéza
mohutnych chromosfér Bgzd T Tauri vyZadovala existenci korén s intenzivmégntgenovym
z&enim, které vSak nebylo prokazano. Proto hypotéa@necosférického modelu byla
koncem osmdesatych rblopuséna.

Nasled’ byla propracovan model Bxd T Tauri, v kterém setedpoklada, Ze u nich
probih& akrece latky z prachoplynného disku obKicfho hwzdu. Divodem byla pedevsim
interpretace infréervenych pozorovani ¢¢hto objekil, zjiStny prebytek energie
v infracervené oblasti spektra ve srovnani 8zaami hlavni posloupnosti.

Druhym divodem byla pozorovana polarizacetedd hwzd T Tauri a Ae,Be hizd

Herbiga.
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Z vypccta kolapsu vyplyva, Ze v okoli mladych ¢md se musi zachovavat zbytky latky
puvodniho protohtzdného mréna. Pracktasté&né pohlcuje zéeni hwzdy a fevyzauje ho

LoAE,
2k IR Tau
7L kST
g 0 7 E;
oA M

v infracervené oblasti. Proto existujergbytek z#eni v této oblasti. Rozptyl #ni na
castekach prachu objasije polarizaci.

Prachovéa obalka Rezd mé zplo&ny diskovity tvar. V&jSi hranice disk se rozprostira na
desitky a ojediéle stovky AU od h¥zdy. Vnittni je ¢ast je vzdalena &kolik polomgri
hvézdy. Kazdacastice disku se pohybuje koleméady pod fisobenim gravitni sily po

1

L s . _(GM )2 . . . . . .
kruhové draze srychlostv:(—j . Fitom se uhlova rychlost &mi se vzdalenosti
r

N w

Y
wW=—=r
r

, tudiZz mezicasticemi vznikateci sila. Jejim ikledkem je diskova akrecefip

které vnitni vrstvy disku jsou brashy vrgjSimi a padaji postugnna hwzdu, coz vede
k uvolovani energie a vyvolava pozorované efekty.

Opakovatelnost intenzivnich velka@iitkovych erupci u htzd T Tauri jakozZ i spektralni
zvlastnosti nap fuori vedly k hypotéze, ze zablesky jsou vyvolany zvysetempa akrece
latky z okolniho disku. fedpokladame, Ze tempo akrece u fuoiize dosahovat aZz ITtMs
rok ~* . Pritom vnitini ¢ast disku se fepliuje latkou a stava se tlustou. Takovy disk &iln
zastiuje centraini h¥zdu, proto pozorujeme nikoliv #ni samotné Rszdy jako spiSe
souhrnné z&ni tiznych vrstev disku zdhtych na odliSné teploty.

Hvézdny vitr mladych hézd se srazi se zbytkyapodniho protoh¥zdného mréna,
piredava swj impuls chladné latce v okoli Kzdy. Mladé h¥zdy jsou zdroji intenzivniho

hvézdného ¥tru, ktery do okoli hyzd pinasi 10%Ms rok — plynu. Redpokladame-li, Ze
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hvézda v tomto stadiu setrvava 3 . 10rokd, zbavuje se hizda znané casti své latky,
piedevsim jeji disk.

Celkova soudobaipdstava je poging slozita, pedpoklada, ze v rovnikové rovimvezdy
probih& diskova akrece zatimco ve¢amkolmém latka od hizda odchazi. &&jmeé duleZitou
roli zde hraje magnetické pole dndy.

Shrnuto v okoli mladych k&zd v zavislosti na charakteristikachéady, na magnetickém
poli a akrénim disku probihaji sloZité astrofyzikalni procesy.

Typické hodnoty sedre pokrasilych hwézd T Tauri:

hvézda oblast spektralnida Ter [K] LlLs] R[Rs] M[Ms] st&i10°

T Tauri Taurus G6 (5700+)1Kk0 7,8+0,8 29+0,2 19+03 7,321,
SU Aur Taurus Gl (5945+1K2)78+10 26+04 17+0,2 8,7+0,7
P2441 OriOB 1lc G6 (6115+1670K5+2,1 3,0+05 2,1+0,3 7,2+0,6
GW Ori A Ori GO (6030+170)K 2234 43+06 25+0,3 3,3+1,.2
GX Ori A Ori G9 (5410+275)K 2308 20+0,5 15+0,3 9,6+3,0

Dilezitou problematikou je studium femi lithia ve fazi pichodu h¥zdy na hlavni
posloupnost. Proto byla provlith analyza obsahu lithia u 53dd T Tauri, pedevsSim u
carow slabSich WTTS. Ve zkoumaném souboru Slo éztly spektralnichiid KO — M3,
priblizné odpovidajici hmotnostem mezi (1,2 — 023. Mawry vyzkumu jsou nasledujici.

1. U hwzd se zAvymi vykony L > 0,9 Ls je obsah lithia prakticky stejny.®tini hodnota
log A (Li) = 3,1 se shoduje s hodnotou pro obstitia ve vesmiru.

2. Byla potvrzena teorie Heni lithia ve fazi pichodu na hlavni posloupnost. Vyznam
spotebovavani Li vystupujefphodnotach nizSich nez 0,5%& hmotnostech (0,9 — 0,2)
Msa nafista smdrem k nizSim zévym vykonim. Soudobé teoretické vyvojové modely se
nejevi konzistentni k pozorovanym hodnotam obsaluw telém rozsahu hmotnosti.
Napriklad @i nizSich hmotnostech (0,4 — 0,2k pozorovany zévy vykon @i horeni Li
4 x vysSi nez fedpokladaji modely.

Dale byla sledovana souvislost mezi obsahem ldahiataci u T Tauri hizd. Byl zjiS€no, Ze

nizky obsah lithia se vyskytuje pouze mezizdami s nizkou hodnotou.sini. U hwzd

s rychlou rotaci s hmotnostmiiplizné 0,8 Msnebyly nalezeny obseriai potvrzeni pro silné

hareni lithia snérem k niz§im zéavym vykonam.

Pozorovani ukazala, ze schopnostemd lithia ve fazi fichodu na hlavni posloupnost

v intervalu hmotnosti (0,9 — 0,7) dj& omezena narfiomnost rychlé rotac€chto objekd.
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Frichod na hlavni posloupnost je zavisly na hmotn®t h¥zdy s nejvySSimi hmotnostmi
existuje omezeni maximalni hmotnosti.
dP _ ko L

P dominanci tlaku z&ni v blizkosti povrchu platid— = e
r Vg

Dale plati rovnice

hydrostatické rovnovéhyz—Pz—GM—f Upravou obdrzime vyraz pro Edingfon

r

e e 4nGce y o o s s .
maximalni zéivy vykon L., = M . Hvézda jeSt ziistava ve stavu #&é rovnovahy
K

za podminkyL,, = 15.1031M£ [W]. Pti M = 90 Ms plati L., = 3510°L .

S

3. Cerveni trpaslici

Radime k nim pedevsim hyzdy hlavni posloupnosti spektraltiidy M, od MO 3 900 K po
M8 s teplotou 2 600 K. K velmi znamyrervenym trpaslikm pati Barnardova hézda,
trpaslik M5 V s nejgtSim znamym vlastnim pohybem 10,27 za rok. Takéink pati
chladrgjsi hwzdy spektralniridy K, nagiklad dvojhwzda 61 Cygni K5V a K7 V.
Prehledova tabulka vybrany@ervenych trpaslik
Hvézda viz. hv.v.[ mag] vzdalenost [ pc] spéki tida teplota[ K] hmotnost [ M

n Cas B 7,51 5,8 MO 3 800 0,19
Kruger 60A 9,85 4,0 M3 3500 0,27
Barnardova hézda 9,54 1,8 M4 3100 0,16
Wolf 630A 9,70 6,4 M4e 3 600 0,4
Rg 0050 21,5 19,9 M8 2 200

3.1. Stavba&ervenych trpaslik

Cerveni trpaslici, objekty s hmotnosti M 0,8 M s, s polondrem (0,1 — 0,7) R
s centralnimi hodnotanpic = (10°-10 °)kgm™3a T.= (10°-10") K.

Pro pgedstavu o fyzikalnich podminkach dervenych trpaslik uvadime, Ze u hzdy
s hmotnosti 0,6 Mna povrchu ve spodni vrstyotosféry je teplota= 4 000 K a hustota
=10 >kg.m ~zatimco v centralnfasti teplota . = 10’ K a hustotg . = 10° kg.m™.
Pfi hmotnosti hézdy 0,1 Ms je na povrchu ve spodni vrstéotosféry teplota= 2 800 K,
p =102kg.m ™3, v centralniasti hwzdy teplota T = 5. 10° K a hustota . = 10° kg.m™3.

Udaje vychazeji ziedpokladu stejného obsahu kgako u Slunce.
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V uvedenych fyzikalnich podminkach, teplotnichustotnich intervalech, jsou molekularni
vodik a helium stabilni ve ¥Bich ¢astech h¥zd. V centralnich oblastech, obsahujicich vice
nez 90 % hmotnosti Bzdy, jsou vodik a helium pénionizovany. Vlastnosti takové latky
musi byt popisovany nejen pouze teplotni ionizadisaciaci, ale hlavntlakovou ionizaci a
disociaci, v zavislost na rozlozeni hustoty a tgplonitru.

Plre ionizovana vodiko-heliova plazma je charakterizmvéplazmovym parametrem

1

spojeni ' =-——=—-">-= (05-5) pro klasické ionty, kde a jerstini vzdalenost ioff
akT as o
A atomova hmotnost, p  hustoty latky. Kvantovy parametr spojeni
1
= 139

= (01-1), kde a, je Bohfiv polomer elektronu a,ue_l je stedni

[2)

. . 1 .
elektronova hmotnost pro degenerované elektrery,je prtimérné ¢islo volnych elektrot

e

3
na nukleon. Tetim parametrem je tzparametr degeneracey = kkT = 3-10_6T(%J ,
F

kde kT. je Fermiho energie elektronu. Klasicka Maxwell-Batannova limita odpovida
limité ¢ - +oo, porevadZ ¢ - Oodpovidd kompletni degeneraci. Ve z#miych

termodynamickych podminkach v nittarvenych trpaslik plati ¢ = (2 — 0,1).
3.2. Spektra a atmosfé#grvenych trpaslik

Vice nez 70 % hszd z okoli naSeho Slunce jsoéearveni trpaslici spektralnfitly M. Tato
pocetna skupina hizd 0,08 M < M < 0,6 Msspolé&né s hredymi trpasliky M< 0,06 Mg
muze obsahovat podstatné mnoZstvi baryonické hmoBalaxii. Vyzkum spektra M
trpasliki je astrofyzikal® zajimavy z mnohaiodi. Owieni teorie hvzdného vyvoje a
stavby h¥zd, odhaleni souvislosti a roztimezi M trpasliky a podmnozinou mladych
hnédych trpaslik, fyzikalniho stavu plazmatu v jejich atmosféraah pizkych teplotach
stejré jako chemickych a fyzikalnich prodes/zniku prachu, jsou pouzegkteré z této

zajimavé problematiky.
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Dominantnim zdrojem opacity v optickém a idBaveném spektru M trpastikjsou
diatomické molekuly jako TiO a VO stejjako rota&né-vibratni pasy HO. Infraerven&ast
spektra dale obsahuje absaorppas CO.

Nizka teplota a vysoké tlaky ve fotos&éM trpasliKi vyvolavaji fadu problém pri
vypoctech gesnych moddél atmosfér. FHtomnost molekularnich paskomplikuje Upravy
rovnice genosu z#eni, molekularni koeficienty absorpce jsou zaviséefrekvenci a tudiz
aproximace tzv. Sedé atmosféry uzivana préztly hlavni posloupnosti t5i hmotnosti
neni vhodna. Vysoka hustota atmosfér M trpasliknoziuje griitomnost absorpce vyvolané
srazkovou indukci, je zvlaSkomplikovana.

Podivejme se blizeji na problematiku spektroskopodle Pavlenko and Jones 2002.
Tradiné zajimava je problematika dovani izotopického po#nu *2C /*3C. Jeho ufovani u
M trpasliki potencialg dava moznost stanoveni itavézdy, tedy i mista v Galaxii, kde se
nachazi. Kvantitativni analyza vyvoféC / **C je mozna rové# pomoci studia CO pés
Srovnani syntetického a pozorovaciho spektra wiate (2,3 — 2,4)um umo#uje
diagnostiku efektivni teploty a metalicity M trpégi. Model 2 8000/5,0, log A (C ) =-3.28
dava pro modef’C /°C = 10.

K ttmto vypatam jsou v sotiasné dob pouzivany modely atmosfér tzv. NextGen grid
(Hauschildt et al. 1999) s uzitintguipokladu LTE pro efektivni teploty (2 400 — 3 80K .
Pro modely bylo zvoleno log g = 5,0 a zastoupertatioita shodna se Sluncem. Vyiyp
syntetického spektra pomoci programu WITA6 (Pawerk 000) s pedpokladem LTE,
hydrostatické rovnovahy, jednorogmy model bez zdrdj¢i Ubytka energie.

Profily molekularnich a atomarnicar jsou pgitany uzitim Voigtovy funkce H (a, V),
parametry jejich firozeného roz$éni G a van der Waalsova rosihi C, z databaze Kupka
et al. 1999.

VSeobecna chemicka rovnovaha v atmosférach eitddhwzd zavisi podstathna C/O =
log A (C) -log A (0O) Tsuji 1973. V atmosfétachladnych ( ¥ < 3 600 K) kyslikovych
hvézd C/O < 1, ¥tSina atoni uhliku je vazana do CO molekul. CO aHjsou nejastji se
vyskytujicimi molekulami obsahujicimi kyslik.

Fi teplotach atmosfér M trpaslikue> 2 600 K molekuly CO dominujéetnosti ve
srovnani s jinymi molekulami obsahujicimi kysliks(ffi 1973).

Teplota centrélnictéasti Gervenych trpaslik M je relativié nizka, T < 10° K, tudiz
z vodikovych reakci dzi ppietézec, jehoz hieni probiha po dlouhou dobu. Tedy izotopicky

pomsr '%C /°C se nemni ani véasové Skale Hubbleowamsu. Situace se stava odlisnou u
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hvézd M > 0,8 M, kde jiZ mohou z&t probihat reakce CNO cyklu, takZzeibeme pozorovat
zménu izotopického zastoupeni C, N, O.

Model atmosféry pouzivany Pavlenkem 2002 vygthae standardnich klasickych
predpokladi Hauschildt et al. 1999, energie jiepasSena v atmosférachregdim a konvekci.

V praci Hauschildt, Allard & Baron 1999 je pobtné komentovana siplanparalelnich
modeh atmosfér pro trpasliky (log g 3,5) a teplotni intervalJ =(3 000 — 10 000) K, viz
obr... Tyto modely jsou vhodné prodndy hlavni posloupnostiifpadré pro podobry.

Fi fitovani nalezené hodnoty.dM trpaslilki se vyznauji vnitini chybout 150 K, tabulka
ukazuje efektivni teploty odvozené odliSnymi metoda Ze srovnani jeiejmé, Zze pozdni
spektralni typy jsou iffliS horké. Mozné a pra¥godobné zt@ivodreni spa@iva vtom, ze
v atmosféracttervenych trpaslik spektralnitid s nizSimi teplotami nez u M6 patrmznika
prach (Tsuji 2002), ktery t@Ze absorbovat nebo rozptylovatiedi. Prach rni strukturu
modeli atmosfér M trpaslik a tudiz i jejich spektra. \&8i vrstvy atmosfér pozdnich M
trpasliki naristaji v disledku ,,prachové” opacity.

NLTE efekty mohou byt zdrojem dalSich chyb, @erlket al. 1976 analyzoval NLTE efekty
v ¢arach CO, ptom pouzival trochu zjednoduSeny model &otavibracnich hladin CO.
UvaZoval model atmosféervenych ohi, kde jsou hustoty mnohem nizsi neZarvenych
trpaslika.

Klasicka standardni teorie promichavani uzivadehokonvektivnhiho penosu energie
v hrubé aproximaci (Bohm-Vitense 1958, Mihalas 18%®). No¥jSi modely Gustafssona a
Jorgensona 1994 podavajidiijgtelnejSi zachyceni opticky tenkého pridi v chladnych
hvézdnych atmosférach, jsou bohuzel nevhodné k aplik@ modely atmosfér M trpastik
ZjednodusSenéifblizeni slozitého jevu promichavani lze podat edsvre:

a. [redpokladame, Ze prdsti (atmosféra) se stava nestabilnim v p=kdyZ objemovy

element stoupne o charakteristickou vzdalehdsielka promichavani)nar= rp+ L
b. prebyt&na energie objemového elementu se uvolni do okolpibstedi
c. objemovy element zchladne, vrati sétzjohi, znovu absorbuje energii ag@pude

stoupat vzhru
Ptfi tomto procesu je teplotni gradient mensi n&Z¢isté zaivém prenosu energie. Tlakova
Skélova vysSkaH - KT , délku promichavani paramc-:'trizujemze:L , kde relativni

gmy H H
posuvny parametr je zpravidla volen= (0,5 — 1,5).
Fi velkych hodnotach opacit v M trpaslicich jéesini konvekce ifiblizn¢ adiabatick& pro

hodnoty délek promichavanL)( srovnatelnych s atmosférickou tlakovou Skalovggkou.
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Atmosféry a synteticka spektra M trpaslijsou velmi malo citlivé ke zgmamL v typickém
rozsahu atmosfeér sluéigho typu, tedy/H, = (1,2 — 2,2) Brett 1995. Vedle toho ze srovnani
modetfi pozdnich tyf M trpaslika vyplyvda, Ze konvektivni zéna postupuastupuje s klesajici
hmotnosti, zmenSuje se jejich ixd vykon a se sniZzujicim se obsahem koklesa
fotosférickd opacita Allard 1990. V progitanych modelech velmi chladnych daych
trpaslika, jako gikladné pro GI229 B, zasahuje konvektivni zéna maxiniaio optickych
hloubekradow jednotek.

Spektroskopické a fotometrické vlastnosti M $lfg@ a na kovy chudych podtrpasiiki
hnédych trpaslik, jsou relativie malo citlivé k detaiim konvekce, Brett 1995. Jinak¢eno

tyto hwzdy nejsou vhodnymi laboratemi ke studiu konvekce.

3.3. Vyvojcervenych trpaslik

PR 4

pievliadaji nafiklad v okoli Slunce, Henry et al. 1994, jdeegevSim o trpasliky spektralni
tiidy M, z padesati nejblizSich &d je Slunce hézdou sétvrtym nejwtSim polongrem.
Jinak feceno proces vzniku ked produkuje fedevSiméervené trpasliky, hdzdy s nizkou
hmotnosti. Teprve v poslednim obdoliegevsim zasluhou P. Bodenheimera ¢@aovana
pozornost vyp&taim hwzdného vyvoje uéchto objeki,.

Casova $kala vodikového femi 1 =10 *° roki je pro minimalni hmotnost Bzdy hlavni
posloupnosti. Z vyp&it Bodenheimera 1997 vyplyva, Z& pmotnostech M < 0,25 Me
hvézda plre konvektivni v podstatné&asti svého vyvoje. UdrZzovani konvekce \ije vznik
a rozvoj velkych gradieff umo#ziuje zcela ndrst Y helia v jejim obsahu.

Hwézdy o hmotnosti Slunce maji dobu pobytu na hlavosigupnosti srovnatelnou se
st&m vesmiru, 13,7 miliardy ragk Cim méa h¥zda mensi hmotnost, tim je doba pobytu na
hlavni posloupnosti delSi, tudiZ¢ervenych trpaslik musi byt ¥tSi nez je hubbleovsk§as
10 . 10" roka.

Moderni éra vyptii hvézdného vyvoje z&dna v Berkeley v Sedesatych létech pracemi,
jejichz zakladem je Lagrangianovo-Henyeyovo schéianyey et al. 1964, standardni
numericka metoda studia érdného vyvoje. Bodenheimer naslédrytvoril prvni paitacové
modely. Pozdi jeho Zzak G. Laughlin s vyuZitim tabulek molekuigch opacit z Los Alamos
pii nizkych teplotach z@l vytv&et modely hadych trpaslik, Laughlin & Bodenheimer
1993.
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Zakladni trendy vyvoje M trpaslijsou zachyceny na obr., ktery demonstruje vyveéghy
s hmotnosti 0,1Mna H — R diagramu. Poznamenejme, Z&Hta Fetrvava konvektivni po
dobu 5,74 . 16° roki. Disledkem je fisun W&tSiny nuklearniho paliva po téfincelou dobu
Zivota na hlavni posloupnosti. fifominame, Ze u Rzdy o hmotnosti 1 Mse vyuZije na
hlavni posloupnosti pouze 10 % vodikového paliva.

Ueinny prifez termonuklearnich reakci a tempo produkovanigimgsou pgitany podle
Bahcalla 1989. # centralni teplat mensi neZ & 8.10° K pp fetézec nedosahuje rovnovahy
v rediné casové Skale, redki rychlost (tempo) reakcegH+H - ?H +e" +v, a reakce
2Het+ He- jHe+2!H jsou rozdilné.Vysledkem je, Ze v teplotnim intewvgB-5).16 K
nariistd mnoZstvicHe. AZ pri teplotach vy33ich nez ¥ 8. 10° K Ize pedpokladat, Ze pp
fettzec bude v rovnovaze.

DalSim dleZzitym poznatkem je, Zé&erveni trpaslici s mensi hmotnosti se po odchodu
z hlavni posloupnosti nedostanou do stagievenych ohi. Misto toho se stanou modrymi
trpasliky. Vyvoj cervenych trpaslik raiznych hmotnosti je zachycen na obrazku. Limitni
hmotnost, fi které seterveny trpaslik stangervenym obrem lezi v intervalu (0,16 — 0,20)
Ms. Pro h¥zdu s touto hmotnosti je doba pobytu na hlavniqugsiosti 10 roki, zatimco
pii hmotnosti 0,08 M je doba 12. 10" roki. Vypoity byly provadny za gedpokladu
chemického slozeni¢itkych prviki shodné se Sluncem. Jestlizg pyvoji hvézdy obsah
tézSich prvk narista, doba pobytu na hlavni posloupnosti se stal& de

Velmi zajimava je vyvojova stopa udady s hmotnosti 0,16 Mkdy koncem jejiho vyvoje
je jeji z&ivy vykon ténei konstantni, dosahuje asi 1/3. L

Na obrazku jsou zachyceny Hayashiho vyvojov@ystoa H-R diagramu,ipptechodu na
posloupnost nulového $t4ZAMS - Zero Age Main Sequence). Ta je definovéal Ze u
hvézd termonuklearni reakce poprvidgspivaji 100 % k celkovému #igeému vykonu h¥zdy.

Po dvou miliardach rakkontrakce v fipact naSi h¢ézdy 0,1 Msma v ZAMS povrchovou
teplotu 2 228 K,IogLL =-338.

S
Za prvni miliardu roku po dosazeni hlavni poploasti podil obsahyHestale roste, viz
obr. ProtoZe $ hmotnosti 0,1 Mje hwzda zcela konvektivni, je izotopHe promichavan

v celé struktie hwzdy, ktera se tak vyziaje homogennim chemickym sloZenimumgrna

hodnota gedni hmotnosti fipadajici na jednéastici p stoupa, sotasre se zvysSuje Zivy

vykon hwzdy. Po 1,38.1&7 rocich doséahne obsah izotopHe svého maxima, 9,95 %,
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Na zaklad vypoctat Bodenheimera bylo stanoveno, Ze vywejrveného obra s nizkou

hmotnosti vyZaduje spini podminek:

1. Nafist z&ivého vykonu jadra.

2. Existenci gradientuigtdni hmotnosti fipadajici na jedndasticip mezi jadrem a obalem.
3. Existenci atmosférické opacity, ktera je rostduokci teploty.

Zmena charakteru vyvoje Bzd nastavd u modepro hmotnostni rozsah (0,16 — 0,203.M
Po dosazeni degenerace igatiyto hwzdy pokr&uji v rastu teploty jadra, coZ je spojovano
se z¥tSovanim zévého vykonu. V souvislosti s tim jsou tytdeghodové hdzdy schopny
produkovat stale&Si rozStovani poté, co se rozviji feni vodiku v jate.

PopiSme vyznam atmosférické opacitni ,,zdif wyvoji cervenych ohk. Vyjdeme ze

3
2 4acT d—T kde parametry Tk, o se

zakladnich rovnic stavby kzd. PlatiL = -4/
3kp dr

vztahuji k dolni vrst¥ atmosféry — fotost€. Podle Renzini et al. 1992tgeme odstranit,
vylowcit zavislost teplotniho gradientu uzitim rovnicedhystatické rovnovahy zapsané ve

_dT _uGM 1
dr r’A 1+n

stavbu h¥zdy, podle Schwarzschilda 195&i Rrubém zjednoduSeni uvazujme, Ze index a je

tvaru , kde a je efektivni index polytropy charakterizujfyzikalni

blizky konst. Wase pro danou Kzdu, viz Renzini et al. 1992. Kombinaci obou rovnic

3
obdrzime pro Zéy vykon L = (16ﬂj( acG j( HM j L . Tento vztah v zjednoduSeném
3 A A\1+n ) ko

modelu budeme aplikovat nadadné fotosféry.
Dale je uzitené vyjadit opacitu k = C p “T “ . Tedy opacita je zachycena jako

rostouci funkce teploty T, coZz plati v rozsahu n&wazovanych fyzikalnich podminek.
3

Budeme se zabyvat polégnem hwzdy R, dale platip = R& , odkud upravimeo = R,

Upravami obdriimeATL = (3- w)A_I_—T +y(1+ a)A—; . Ze Stefanova-Boltzmannova zakona

obdril’me£ = 4£ + Zﬁ. Po drobnych Upravach ziskémeéduvniceﬁ -_a At
L T R T w+5L

AR «+1 AL

a —=———~<— Tyto vztahy nazraji, Ze zéivy vykon nafista, jestlize povrchova
R ylw+5) L

teplota a poloér se zw¢tSuji, fotosférickd hustota poklesavéaie@pokladané chovani je
konzistentni s tim, co ukazuje obr. diagram T pro numerické modely. V linditie opacita

velmi silré rostouci funkci teploty (tzv. opacitnide « — o. Déle v této limité plati, Ze

21



pFi A_I_—T -0 a A—RR - y‘lA—LL. S nanistem z&ivého vykonu se z¥tSuje polomgr,

povrchova teplota vSak neroste.Tyto podminky popisuji vystup Kzdy vzhiru podél

posloupnosttervenych ohk.

4. Hredi trpaslici

4.1. Hwzdy nebo planety

Harlow Shapley roku 1958 (O émdach a lidech) uvadi myslenku, Ze u blizkyckzav
mohou existovat nepozorovatelniapodci, jejichz hmotnost jgadow desetinasolinvetsi
nez hmotnost Jupitera, takové objekty nazval ltmské hezdy. Teoretické vlastnosti
podobnych objekit poprvé zkoumal indicky astrofyzik Shiv S. Kumatet§y v roce 1963
propa:ital modely trpastiich hwzd, které podle jeho propt mély mit nizké povrchové
teploty = 2 000 K. Jill Tarter navrhla roku 1975 pro takaMgiekty nevhodny a nevystizny
néazev hidi trpaslici.

Podle Oppenheimera et al. 2000 planetabjekt, ve kterém za celou jeho historii
neprobihaly termonuklearni reakce Zzadného typu Jestlize na &aké etap vyvoje
uvolnénd energie id termonuklearni syntéze byla srovnatelnd s enexgiza‘ovanou
objektem, pak houdme o h¥zd.

V tabulce jsou shrnuty rozliSovaci charakteristily predpokladané obsahu kibvjako u

Slunce.
Objekt Hmotnost Termonuklearni syntéza fitemnost

[ M H- He D - He Li D
Hvézda 0,1-0,075 dlouha kratka ne ne
Hneédy trpaslik 0,075-0,065 ratka kratka ano ne
Hnedy trpaslik 0,065 - 0,013 ne kratka ano ne
Planeta <0,013 ne ne ano ano

K objasrni problematiky planety versus éndy je vhodnygraf zavislosti hmotnost —
polomér pro planety a chladnouci hwzdy, zachyceny proit prvky vodik, helium a Zelezo.

Graf ma ti oblasti: planety — h¥di trpaslici — hgzdy
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Posloupnost rozloZeni hmotnosties ve vesmiru je spojita, tudiz musi existovaekty,
které svou hmotnosti tyoprechodové stadium mezi planetami a4dami. AZ do svého
objevu roku 1995 byli hidi trpaslici jen hypotetickymi objekty, dnes jich&ame stovky.
Nap‘iklad v otewené h¥zdokug Plejady, kterou tvio hvézdy staré jen &kolik miliont roki,
existuje velké mnozstvi Bdych trpaslik.

Zasadni rozdil mezi kzdou hlavni posloupnosti a &ym trpaslikem spva v tom, Ze
centréini teplota v nitru kého trpaslika nikdy nedosahne teplot nutnych prplanuti
termonuklearnich reakci, tedy ale#f® 10° K. Dal$imu stlaovani hwézdné latky gravitaci a
tedy nafistu teploty zabngauje elektronova degenerace nastupujickzpySovani hustoty latky.

Gravit&ni smr§ovani protoh¥zd o malé hmotnosti se zastavive, nez centralni teplota
dosahne hodnot, nezbytnych pro zapaleni syntézy. HHe. Ri hmotnosti h¥zdy mensi nez
0,07 M (presn& hodnota zavisi na chemickém sloZeni), ned@deszdé k termonuklearni
syntéze H —» He, tedy nenastane nejdelSi obdobi Zivotztly na hlavni posloupnosti.

Objekt v3ak neni ani planetou, protoZe ve vytaiioto objektu s hmotnosti (0,07 — 0,013)
Ms musi existovat kratka etapa termonuklarniho stadjajimz pfibéhu shdi tézky izotop
vodiku deuterium D> He, [H+2D - 2He. Jde o velmi kratkou etapu vyvoje, protoZe
deutérium je velmiidce se vyskytujici izotop, D/H = Pphateni proto probiha pouzeholik
miliona roka, coZz nezabrani celkovému dalSimu siov&ni objektu. Povrchova teplota
negrevysi 2 800 K, proto takové &xdy nazyvame higdymi trpasliky, vhod#i a presrgji
,,Sarlatovymi” h¥zdami.
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V uvedené tabulce jsou speny teoretické modely pro latku se slémie metalicitou.
Podotykame, Ze obsah lithia uddch trpaslik s vy$Si hmotnosti zavisi nai$tgeho obsah
postupr ve hwzdach klesa.

Prvni objevy h&dych trpaslik se datuji na léta 1995-96. Zakladni metodu hletghizv.
lithiovy test, existence lithiov&ary 670,8 nm ve spektreckichto objekd. Lithium ve

hvézdach nejpozgi za sto miliori roki vyhoti, neba se slduje sjadrem vodiku ip
teplotach vyssich nez 2,4 . & podle reakee; Li +;H -~ 2 He |

Pokud nalezneme ve spektru¢tny spektralnicary lithia a je-li jeji sté vétSi nez sto
miliona roka, jde s velkou pravgbodobnosti o hidého trpaslika, viz obrazek.

Hvézdy s menSi hmotnosti jsou plikonvektivni, veSkera latky Redy projde jadrem,
lithium shdi. U hwzd s hmotnosti 0,075 Mshdi 99 % veskerého lithia za 0 roki, u
hnédého trpaslika s hmotnosti mensi nez 0,06 Wyhoii lithium za 10%° roki. Tedy
piitomnost spektralniary 670,8 nm ukazuje, Ze hmotnosthdy je mensi nez 0,06 M.

Objevy €chto objekti si vyzadaly koncem devadesatych rokavedeni dvou novych
spektralnichifd L a T, pro h¥zdy s teplotou mensi nez 2 000 K. Wehe spektralnifidy M
s teplotou= 3 000 K ve spektrech dominuji mohutné pasy TiOQ, Wteré vSak u hiaych
trpasliki jiz nejsou tak vyrazné. N&glad hredy trpaslik GD 165B vyzrajici se teplotou
1 900 K a z&vym vykonem 1,2 . 10 Ls jiz molekularni pasy TiO a VO nema4, proto byl
zpadatku nazyvan podivnou Bzdou.

Casow byla nejprve zavedena spektréalfida L pro hézdy s povrchovou teplotou (2 000 —
1 500) K. Procaroveé spektrum je charakteristicky silny absoippas CrH a intenzivriary
fidkych kowi Cs a Rb, dale jsourijpomny Sirokécary Ca a Na. ¥Sina h¥zd L fidy jsou
zpravidla hidymi trpasliky,cast hezd této spektralini klasifikace vSak mohu byt vestaré
hvézdy s malou hmotnosti, jejichzZ teplota jiz pokleséa= 2 000 K.

Je& chladrgjSi jsou h¥zdy se spektralniitdou T, jejichZ efektivni povrchova teplota e
(1 500 — 1 000) Kipadreé i mére. Prikladem T trpaslii je prvreé objeveny hady trpaslik
(Nakajima et al. 1995) Gl 229B, s hmotnosti (0,628,065) M tedy = 40 M ; a polongrem
(0,9 — 1,1) B z&ivym vykonem 6,4.10° Ls a efektivni teplotou (950 — 1050) K. Obiha
kolem cerveného trpaslika Gl 229A spektralidy M po drdze o polosnu 40 AU a
s ol®znou dobou zhruba 200 nibk

Druhou moznosti testspekter &chto objekii je metanovy test, viz obrazekii Peplotach

nad 2 500 Kjsou molekuly metanu zcela disociovaHy¢zda, v jejimz spektru jsou
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pozorovany vyrazné absdrd molekulové pasy metanu jdil chladnd, aby mohla byt
hvézdou hlavni posloupnosti, nidklad jde o objekt NTTDF J 1205 — 0744.

4.2. Spektra a atmosféery ddych trpaslik

PodrobgjSi klasifikace spektel trpaslik 6 je nasledujici. Opticka spektra viz obrazek jsou
charakterizovana silnymi pasy oxidliO (632,0 — 650,0) nm, (660,0 — 650,0) nm, %,00-
725,0) nm, ( 759,0 — 768,0) nm, (767,0 - 786,0) (843,0 — 845,0) nm, (886,0 — 894,0) nm
VO (733,0 — 753,3) nm, (785,0 —797,0) nm, (852857,0) nm.

Dale je vyrazna Hemise 656,3 nm. Vdkterych pozdnich M trpaslicich je detekovatelna
absor@gni ¢ary Li 670,8 nm. V blizké infigervené oblasti spektra jsou vyrazig&y HO, CO
(2,3um) FeH (1,2um).

L trpaslici jsou charakterizovani (R-& 2,2. Efektivni teploty L trpaslikjsou z intervalu
od (1 300 — 1 500) K do (2 000 — 2 200) K a jejiétivé vykony (4. 10% - 3.107°) Ls.

(podle Basri et al. 2000, Leggett et al. 2000) .

Hustota rozloZeni kdych L trpaslik je v okoli Slunce odhadovana na (2 — 8) it 3,
Kirkpatrick et al. 2000, zatimco u &d z intervalu hmotnosti (0,1 — 1,0)sh® prostorova
hustota 2. 10°pc >,

Pro opticka spektra L trpaslikjsou charakteristické metalické hydridy jako ha@rH
(861,1 nm a 996,9 nm), FeH (869,2 nm a 989,6 nejjnena kolem #edniho typu L jsou
nejvyrazigjSi, dale s poklesem teploty jiz slabnou.

U spekterT trpaslika jsou vyraznécary HO v blizké infr&ervené oblasti spektra,
napiklad (1,11 — 1,6um, (1,35 — 1,45um, (1,77 — 2,03um, dale pasy methanu (1,30 —
1,50)um, (1,60 — 1,80pm a (2,20 — 2,50pm.,

Modely atmosfér hidych trpaslik vychazeji zdchto obecnych iigdpoklad: planparalelni
geometrie, homogenity jednotlivych vrstev a LTEvRbové gravitani zrychleni log g=5,
konvekce popisovana uzitim délky promichavani. Wlezita dokonce v nizkych optickych
hloubkacht < 0,01. Intenzita, mohutnost vodni absorpce zéasietailech teplotni struktury
a interpretaci konvekce. PrgsT< 3 000 K se stavajiatezitymi v disledku rozptylu prachové
céstice.

Vazar-vazané opacity u molekul v optick&sti spektra TiO, CaH a dalSi oxidy a
hydroxily, v infraservenésasti spektra kD, CO, celko¥ asi = 10° ¢ar.

Vazar volné opacity — atomarni ionizace, molekularniodiace. Rov#Z jsou vyznamné

volné-volné opacity, Thomsonovsky a Rayleigtrozptyl.
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U hwzd s nizkou hmotnosti chudych na kovy je tlak vagférach vyvolavanipdevsim
absorpci H zatimco H je dilezita v infr&ervené oblasti, ip vinovych délk&ch ¥tSich nez
[ pm.

Také vyznamnym je van der Waalsovo srazkové feasatomarnich a molekularni¢hr,
vytvérejici tyto¢ary mnohem silgSimi.

F¥i nizkych teplotach (1 500 — 1 200) K je COcgypano formovanim methanu gHoz
charakterizuje fechod od L trpaslikk T trpaslikim.

Dalezitou roli u M, L a T trpaslik hraje prach. SloZeni prachovyédstic:

Corundum AJOs
Perovskite CaTig kondenzujep T < (2 300 — 2 000) K

Zelezo Fe

I ] ] T ry T S T T T T T

KELU-1 ?
! nv .
p= 6 - ;g
i 3 3 i

=
_ L _
A.‘ (L1} Fs 50 73 2

M!WQAVAWJMV ' 1 1 e \i':l\t'lcnmhumul
A00Q 2800 5000 9500 6000 63500 70.00 Spectrum of Methane Brown Dwarf NTTDF | 120540744 rg

B0 R P 3500991 18 Augunt 1999 © Eurcpncan Souther Olwenvaton L $ )

VO, kondenzuje T < (1900 — 1700) K
MgSiO; MgSiO;,.

Studium hadych trpaslik umoziuje porovnat pedpovdi vysokotlakého fazového
diagramu vodiku s giitelnymi vlastnostmi d¢chto objekd, jako jsou polorr, hmotnost,
z&ivy vykon a chemické sloZeni atmosfér, vSe jakdkbenstéi objektu.

Obrézek ukazuje sit modehtmosfér psitanou pro povrchové zrychleni on.s? a tizné
efektivni povrchové teploty. Zelénjsou vyzngeny fazové pechody jednotlivych
chemickych slotenin. Pokud se plnéast P-T kivky, ktera zhruba odpovida foto#é
nachazi vlevo od dité zelené linie, neti bychom danou slateninu v atmosfi@ hredych

trpasliki pozorovat, protoZze kondenzuje v hlubSich vrstvéehspektru Jupitera (més) by
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by proto nemila byt detekovatelnd voda, na rozdil odédého trpaslika GL 229B, coz

odpovida obsengaim udafim.
Konkrétni vypd@ty hnedého trpaslika Indi B vedly k ziskénigchto fyzikalnich parameir
T =1270 K,IogLL = -467,tedy 2.1F Ls, R = 0,097 B, M = (40 — 60) M.

S

4.3. Vyvoj charakteristik hfdych trpaslik s¢asem

Pro vypdéet vrgjSich charakteristik higych trpaslik lze pouZzit kalkulator prof. Adam

Burrows na adreskttp://www.astro.princeton.edu/~burrow®o kalkulatoru se zadava #ta

v miliardach rok, hmotnost v jednotkdch hmotnosti Jupitera. Kaltarlgprop@ita Tes,[K],

g [cm.s™], R[10*km], L [L4].

Centralni teplota objektu zavisi na hmotnostiseyi ctyii rezimy

1. M = 0,075 Ms, T je dostatené vysoka, aby probihala syntéza vodiku

2. M £ 0,075 Mg, T . je [iliS nizka, aby probihala syntéza vodiku na heliomjekt je
hnédym trpaslikem, hio v ném lithium.

3. M £ 0,06 Mg, T je nizka pro hieni lithia, spektralnéary lithia jsou pozorovatelné a
podle lithiového testu jde o kdé trpasliky (Rebolo, Martin & Magazzu)

4. M < 0,013 Mg = 13 My, coz je limitni hodnota pro feni deutéria. U objekts menSi
hmotnosti nedojde k zapéaleni deutéria.

Vnitini stavba hédych trpaslik je jednoduchd, jsou pirkonvektivni.
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Zmeéna zdivého vykonu gasem

13 264 035
1 M Kg
005 1 kdecas t je v 10 rocich,

L= 410° LS(E

13 264
L=a10°0 19| (M (KR

t | loos) \102

035
102] kdecas t je v rocich, M v Ma k je
pramérna atmosféricka rosselandovskéa opacita Emi’ ] .
Zmeéna teplot £asem

M 3
5 - T. = 210°K| ——
1) zmena centrélni teploty! ¢ ( 0,05M ¢ J

109 032 M 083 p 0,088
2) zmena efektivni povrchove teploty,, = 1550K R
t 0,05 10

Hnedy trpaslik s hmotnosti 0,030 dvMna efektivni povrchovou teplotu v intervalu (2 800
900) K pi st&f 10°roka aZ 10° roka.

Zmegna polongru s¢asem

g 1000K
Piikladns hrgdy trpaslik s hmotnosti 0,030dvh& polondr 4,3 R a 1,0 Rv ¢asech 10a 10°

rokda.

105 018 T 011
Polomgr starého objektu fize aproximovan rovnicR = 6,7.104krr{ ] ( e ] .
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Vyvoj hredych trpaslik mizeme sledovat pragdnictvim virialove ¥ty 0 =W, +W ,

predpokladame, ze keda se pozvolna smige. Plati (W)= —%<Wp>,
2 2
tudizw, = —kGNI - AW, =k GNL AR . Pri konstantni hmotnostiAW, = —A—|§> 0, tedy
R R

AR je zaporné. Hézdy se smrduji a nafista jejich centralni teplota.

Nasledujici obrazek zachycuje obsah lithia jakokéinTe pro hwzdy vPlejadach
Hvézdy spektralnichitd G a K maji obsah odpovidajici kosmickému, u #@ék tidy M
obsah klesa. Pod 3 000 K, u mladyckdhych trpaslik, jako jsou PPL 15, Teide 1 a Calar 3,
byl zjiSten obsah lithia zachyceny v grafu. Tedy G a K trigaslbsahuiji lithium, M trpaslici
nikoliv, protoZze jde o plé konvektivni hézdy, ve kterych lithium f termonukleérnich
reakcich jiz bylo spé¢bovano. Hidi trpaslici obsahuiji lithium, protoZze u nich ramshly
termonuklearni reakce.

DalSi obrazek demonstruje aplikaci metodyowéni stéi Plejad. Hranice Werpani lithia
je nazn&ena kolmoucarou k posloupnosti nulového #taje definovana pomoci Udaj
ziskanych ze spektroskopickych pozorovani. Na dorggou zachyceny Redy nizké nizké
hmotnosti a hédi trpaslici s ,,dostupnymi“ spektry, s detekovan@rou 670,8 nm i

ekvivalentni Sice WtSi nez 0,05 nm.
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Hlavnimi prvky u hadych trpaslik s obsahem kavtotoZnym se Sluncem jsou vodik,
helium, kyslik, uhlik a dusik. Silné absonp pasy, spektralni utvary a prach jsou podstatné
pro tvar pozorovaného spektralniho réledi energie u hidych trpaslik. PopiSme stréné
slozeni atmosfér a dosud dostupné teoretické madeigsfer.

Vodik je grevladajici ve forrda H, a je z 8ho sloZzeno 90 % atmosférddych trpaslik. Je
piitomen v podob H,O, CH,, NHz, H,S, rovréz vsak FeH,CrH, CaH, MgH.

Helium je druhy nejroz&nsjSi prvek po vodikuz 9 %. U hridych trpaslik vSak neni
pozorovatelné, nelboje chemicky a spektroskopicky inertni.

Kyslik je frevazre zastoupen ve fortnH,O, a CO, roviz vSak v podob Al,O3, TiO, VO.
Posleds uvedené vytv tvar spektra M trpaslik ale mizeji pi teplotach nizSich nez (2 100
—1800) K.

Uhlik je ve forn¢ CO @i vySSich teplotach a nizkych tlacich, £pti nizkych teplotach a
vysokych tlacich. Molekula CO je dominatni u M tpki, CH, v T trpaslicich a velkych
planetach. fechod CO na CHe fizen rovnici CH+ H,O < CO + 3 H piiblizné kolem
teploty 1 100 K (Fegley & Lodders 1996).

Dominantni formou vyskytu dusiku v atmosféractdych trpaslik je NH; pii nizkych
teplotach a Mpfti vysSich teplotach.iechod od Mk NH3 se uskut&iuje @i teplotach (600 —
700) K a jetizeno rovnici N + 3 H, <> NHz. Molekularni dusik je pozorovatelny v blizké

infradervené oblasti.
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Prvky Na, K, Li, Cs a Rb jsou mé&zastoupeny nez Ti, V, Ca, Si, Al, Fe a Mgrackavaji
v atmosférachipteplotach kolem (1 000 — 1 500) K.

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

Hoicik a kemik jsou vice zastoupeny nez vapnik a hlinik wvengoMg/Si/O slogenin
véetre Mg,SiO; a MgSiQ.

Dva principialni atmosférické modely mohou refirkovat rozdleni spektralni energie L a
T trpaslika v rozsahu (0,6 — 5,@m.

Prachové modely uvaZzujeme v atmésfékde je pitomen prach. Tyto modely reprodukuji
cervenou az infréervenowcdst spektra L trpaslhik fotony jsou absorbovariasticemi prachu
a prevyzdovany v dlouhovinné oblasti spektra.

Kondenséni modely se zabyvaji atmosférou, ve které sehpuktada v nizSich vrstvach.
Tyto modely reprodukuji modrodervenou az infréervenoucast spektra T trpaslhik Prach
je lokalizovan v opticky tlusté oblasti a fotonyjswu gevyzaovany.

Oba extrémniifpady modeal nemohou vysktlit cely rozsah spektralniho rodeéni energie
L/T objekti (Leggett et. al. 2 000). Proto Allard et. all. 200avrhl ,,vyrovnany“ model,

zahrnujici obafedchozi.

5. Cerveni obi

Tabulka nejznarjSichcervenych ohi.

Hvézda vizualni h.vel. [ mag] spektralida vzdalenost [ pc]
Schedar 2,24 01K 70
Aldebaran 0,87 K5 20
Pollux 1,16 KO 1l 10
Kochab 2,07 Hvar 39
Mirach 2,07 OMI var 61
Menkar 2,54 M 67
Capella 0,08 M1 1 13
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5.1. Pr@ se h¥zdy stavajicervenymi obry

Fi zdavodreéni vychazime z prace Adams et al. 2004, nejpiipomeneme zakladni vztah
L = 47R*0T, . P vyvoji hvézda zetSuje swj zéivy vykon, jde o tzv. ,,problém
z&ivého vykonu“, ktery mize bytieSen déma zpisoby. Bul’ hvézda z¢tSi svoji velikost
(polomer) a hwzda se stanéervenym obrem nebo idwe nadstat teplota, pak se &xda

stane modrym trpaslikem. Hmotnosegukuje velikost z&veého vykonu

Predchozi vyklad ilustruji rovnice stavby dnd. Ve vrgjSich ¢astech hyzdy musi byt

3
energie transportovana&yjak popisuje rovnicefgnosu zéeni L = —47r ? 4:?(; z—:
Hvézda je roviZ ve stavu hydrostatické rovnovahy, musi tedy Dl%-:[!i-— = —13 H ?IF\QA '
r nr
[¢]

kde R, je univerzalni plynova konstanta. Upravou rovoiodrzime pro zdvy vykon

16 acG un T°

L = .
3 R, 1+nkp

Opacitu vyjatime z Kramerova zakonak =konstpT“a

p=R”, kde y =3 pro h¥zdu s homogennim rozlozenim hustoty, u realnycézdvje
hustota koncentrovana keresu, tedy y < 3. Zrovnic pro zdvy vykon mizeme vyijaiit

AL , AR , AT (&— Zﬁ+4A—) Resenim dvou rovnic pro gwneznamé obdrzime
L R T L R T

AT __a At AR: e+l AL . Odpo¥d’ na problém pechodu Kervenym obiim je
T w+5L R Alw+5) L

. y o YA y . . y
obsazena wthto dvou rovnicich, jde o étsovaan . H¥¢zda mize zngnit polomér nebo

teplotu nebo obveliciny. Je-li hwzdna fotosféra v blizkosti opacitni limity, kdy gpacita

rostouci funkci teploty, potom je velké, AT - 0 a A_: y‘1 AL , tedy h¥zda se stava

cervenym obrem.

Klasifikace promtnnych¢ervenych ohk, zalozena na vizualnich&elnych Kivkach.
1. Miridy — velké amplitudy (> 2,5 mag V), prémmost relativl pravidelna.

2. Polopravidelné proémné — malé amplitudy, &ita periodénost

3. Nepravidelné prosmné — mala periodnost, chudé studie &elnych Kivek.
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5.2. Spektra a atmosféggrvenych obi

F¥i charakterizaci atmosfér vychazime z publikaceH&mdani et al. 2000, ve které jsou
detailrt zkoumany atmosféry sedriervenych obi ve dvou otekenych h¥ézdokupach NGC
2360 [Fe/H] = 0.07 a NGC 2447 [Fe/H] = 0.03, efektiteploty (5130 —5 250) K.

F¥i znalostech hmotnosti jednotlivychdad (2,10 — 2,93) M Ize vyjadit vztah mezi log g
a Ty takto logg=-1251 +log M + 4 log &+ 0,4 (My + BC), kde M je v M, My je
absolutni vizualni hszdna velikost a BC je bolometricka korekcéedpokladame Mhys =
4,75 mag. Atmosférické parametry: Ta v byly urcovany iterativnim postupem vyvinutym
Boyrchukem et al. 1996.

Dale byla odvozena zavislostv f (log g) . Pro htzdy (4 500< T < 5 500) K plati
vi = -0,86logg+4,01

K vykladu obsahu lithia GZeme doplnit, Ze dhem vystupu nadtev ¢ervenych ohi pri
prvnim promichavani dochazi kezkni povrchového lithia volnym z viitich oblasti, asi na
1/30 paivodni hustoty. Nkterd pozorovanéervenych ohi toto nepotvrdila, obsah lithia je
VEtSi nez vyplyva z teorie. Existuji superlithiov&R hwzdy — log N (Li) = 5, pipominame
primérnou hodnotu obsahu lithia ve vesmiru log N (Li3 2. Tedy hé¢zdy musi produkovat
lithium ve svych nitrech. Vykladovy model vychazprace Cameron, Fowler 1971¢&keré
atomy He ve vrgjsich obalkach hszd mohou byt vpraveny do zén bohatych “hte. Hi
naristu teploty na 4.70K dojde k transformaci n&Be. Atom ‘Be po zachyceni elektronu
vytvoii ‘Li. K tomu dojde aZ po ieneseni konvekciBe do oblasti, ve kterych je reakce

Li+p - 2*He dostatens pomald, aby nebylo lithium &pzcela rozloZeno.

Prach kolentervenych ohi pii prvnim vzestupu na H-R diagramu

Dnes jsou jiz rozpracovany modelové prietgofyzikalnich podminek v prachovych
obalkdch kolem hszd - ¢ervenych obi I, vyznatujicich se infréervenym excesem
(prebytkem z#eni v infra&erveném oboru), ifkladem je h¥zdad And.

K vykladu jsou rozpracovanii modely.

1. Prach je sporadicky vypuzovan Zhd, coz je pro &Sinu objekéi malo pravdpodobné.

2. Druhou mozZnosti jsouripady emisi z mezildzdného prachu v blizkosti Bxd, vyvolané
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horkymi skvrnami. ProtoZze 70 %ervenych ohk s infr&ervenym pebytkem lezi
vrozsahu = 100 pc od galaktické roviny, kde jetdejev pozorovan, i@dpokladame
objasrEni tchto infraervenych pebytki timto zpisobem.

3. Treti model vychazi z toho, Ze usuzovana hmotnoshpriolem gterychcéervenych ohi

je vatsi nez 1G° kg.

Druzice IRAS objevila prach kolem &&d hlavni posloupnosti, Aumann et al. 1984.
Zuckerman, Kim & Lin 1995 publikovali seznam 92 dlsr¢ervenym pebytkem, vybranych
z pavodnich 40 000 objelt Srovnanim s katalogem Hipparcos byli vybréaiveni olsi do
150 pc od Slunce.

Z modet prvni gredpoklada relativitenkou slupku prachu kolem érdy a stejnou teplotu

zrnek prachu. Vzdalenost ¢rdy a prachové slupky je dana vztahem Jural. e1995

25
d, = O,50R(le , kde R a T jsou parametrydady. Riblizné R = 10°m, T = 4 000 K,

T, = 60 K, d; = (1500 — 4 000) AU.
Nejpropracova¥)si je model obihajiciho prachu.rddpokladame sférick&stice polonsru
a, obihajici na draze kolemdady, jejiz zéivy vykon L a hmotnost M. Podle Artymowicze

1988 podminka rovnovahy sil gravtdch a sil vyvolanych tlakem #ni davaa,, >

3L

— >~ kdep vyjadtuje hustotu zrnka prachp, — 10° kg.m*, neba predpokladame
16 7iGMc p

zr

2
H>O. Pro hodnotu vzdalenosti,, = O’SF{TLJ , iz Jura et al. 1993. Celkova hmotnost zrnek

prachuM, = 167;zaid2 a

L e /3. Fiblizné hodnotya_;,, = (20 — 50)um, T,, = (60 — 80)

min

K, d,, = (100 - 250) AUM,, = (10%%—10%) kg.

Modely atmosfétervenych obi

Fi zkoumani zakladnich souvislosti motledtmosfércervenych obi vychazime z prace
Pavlenko, Jakovina 1994. Obsahuje mimo jiné pomivndodel atmosféry Slunce
(5770/4.44) a K obra (4000/1.5) s vyuzitim metogligerové nepiizracnosti. V préci je dale
zkoumano, jak mnoho zjednodusujiciiggpoklady vypoétu ovliviwuji velikost odchylek p

uréovani chemického slozeni.
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Modely atmosfér htzd pozdnich spektralnich tygsou nezbytné ip feSeni mnohych
problémi sowasné astrofyziky. Nehlgcha to, v existujicich metodikach postupech takavyc
modetli jsou vyuZivana podstatna zjednoduSemirgerpretaci termodynamickych vlastnosti
prostedi, proces turbulence, pokryvkového jevu,fipjejichz vypaitech jsou zapéebi
vykonné pditate s velkou kapacitou pafin Problém ugeni modelu atmosféry kzdy
daného spektralniho typutteme pi vyuziti dostaténé Uplné si¢ modeh atmosfér hvzd,
propaitané radou autal, pii vybéru zakladnich charakteristik: efektivni  teploty T,
gravitatniho zrychleni log g, obsahu Koj/Fe/H ].

V atmosférackiervenych ohk jsou dilezitym zdrojem nefizratnosti molekuly, obsahujici
atomy uhliku, dusiku a kysliku. Tudizii pypoctu sit modeli atmosféry chladnych kzd
je nezbytna znalost obsah C, N, O tak itkkaoZz se odrazi na struk&umodelu.

Model se zadanym T, log g a chemickym slozenitarékve ¥tSin¢ pripadi je zadano
pouze jednim parametrem - obsahem tkavskame progtdnictvim interpoléni procedury
modelu ze s& Jednodu$Si metoda sjwA v moznosti sjednoceniédititek modelu. PouZiti
pouze jednoho parametru obsahu tkopro charakterizovani slozeni atmosféryéio
pozdniho spektralniho typu je nedostate protoZze zkna obsahu C, N, O a Kkoge
musi nut® odrazit na strukite modelu. Na Urovni fotosféry négracnost latky podstatnym
zpusobem zavisi na obsahu kovzdroji volnych elektron v atmosférach chladnych &rd.
Nad fotosférou je neferatnost atmosféry takovych &d ukovana pedevSim absorpci
molekul, skladajicich se z at@muhliku, dusiku, kysliku. Existujici 8itmodeli jsou
propasitany pro pevis zvolenou hodnotu rychlosti mikroturbulence, zpdiaiv = 2 km.s".
Takovym zmisobem pi sledovani spektra konkrétni dndy je vhodné vyuzivat model
atmosfeéry, u kterého budou z&peny rozdilnosti fyzikalnich charakteristik téteehdy, jak
mikroturbulentni rychlosti tak obsahu jednotlivygivka.

Podstatnym pro vyget modeli atmosfér hvzd pozdnich spektralnich tyge zahrnuti
pokryvkového efektu. Nejvice je rozvinuta metodddrgvé nepiizrainosti, Kurucz 1992.
V pripact uvadné prace Pavlenko, Jakovina je realizovana metegatenim absorpce
v ¢arach ator a ionti v programu vyp&tu modelu atmosféry SAM71.

- Udaje o atomarnickarach jsou vzaty z Kurucz, Petrman 1975,

- profily jednotlivych absorgnichéar jsou propditany pomoci Voigtovy funkce,

- absorpce v pasech molekul CN, CQQOH NH, OH je zapgtana za pomoci
zjednoduSenych metodik plnéglryti car.

Pro atmosféry K olirbyl prop&itan zakladni model atmosféry s parametgy 1dg g,

Fe/H, v: 4 000, 1.5, 0.0, 2.0.
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KML - model se zapgienim pokryvkoveho efektu, podng¢imeho absorpci jak v pasech
molekul, tak i ¥arach atora a ionf,

KM - model vypgitany za pomoci pouze molekuléarni absorpce,

KL - model se zagtenim absorpce pouzedarach atora a ionf,

K - model bez zagteni pokryvkového efektu.

Fi vypoctech tchto model je st’ frekvenci propéitdna po 500 uzlech, rozlozenych v
intervalu 300 <A < 20 000 nm. Monochromatické toky z ultrafialovésti spektra u
chladnych h¥zd jsou podstathmensi ve srovnani se Sluncem a tudiz je fzerypoctech
integralniho toku zanedbavat.

Ze srovnavaci analyzy uvedenych médeal propd@itaného vlivu jednotlivych zdraj
nepiizratnosti na strukturu modéelatmosfér K obt vyplyva, Ze jejim zékladnich zdrojem
v atmosférach je molekularni absorpce.

Metoda vyBrové nepiizrainosti umoiuje propd@itat modely atmosfér ed s esnosti
odpovidajici sokasné arovni.

OdliSnosti v sotasnych modelech atmosféervenych obk maji maly vliv na odhad
obsahu kou v atmosférach hézd, rozdily nepevysuji 0.2 dex. Tyto odhady jsou vice citlivé
k teplotnim rozdilm u modek v hlubSich vrstvach atmosféry nez v povrchovydiwach.

Propdty ukazaly, Ze P kvantitativni analyze hzdnych spekter je nezbytrkésit tlohu
vzajemné zavislosti. Odhady chemického sloZeni sfénonusi byt v souladu se strukturou
atmosféry. Jestlize struktura atmosféry neodpoxzidéanému chemickému slozZeni, vysledky
analyzy mohou byt zatizeny podstatnymi chybanti. iesouladu chemického slozeni a
struktury modelu atmosféry, s kterym jsou ziskadhamly obsahu prilk mohou byt jejich
chyby stejnéha’ddu jako velikost nesouhlasu. Tento &aje velmi zajimavy proreSeni
fundamentalnich dloh seéasné astrofyziky, jako je ¢wvani chemického slozenidndokup.

Byly vytvorena st modeti atmosfér pro intervaly (3 750 K- T - 6 000 K).75 - log g -
3.0) a(-3.0= Fe/H=0.0). V§ilova absorpce je aproximovana réiedaci distributivni
funkci opacity, kde jsou zapibdny cary prvki - kovi a molekularni cary, Wetns
infracervenych CO a CN.

V praci J.V. Pavlenko 2003 jsou diskutovany egly vyp@ta modeli atmosfér M ohi a
C obiti s normalnim chemickym slozenim.

Predpoklad planparalelnosti modedtmosfér, kdy tlouka fotosféry je mnohem mensi nez
polomér hwezdy, neplati pedevSim pro hizdy nad hlavni posloupnosti, tedy pro obry
respektive veleobry. Proto jsou tyto modely naéngzsféricko-symetrickymi, kde hustota ve

fotosfé&e pomalu postupnklesa se z&tSovanim vzdalenosti odistiu h¥zdy. Volime proto
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fotosférické vrstvy stejné hustoty, hledame zasisteploty na optické hloubce ve zvoleném
piipack.
Sféricko-symetrické modely

. o dl " N L
Rovnice penosu z&eni ma tva—=- = -« |, + £,. Predpokladame, Ze Bzda se vyznaije
ds
sférickou symetrii, intenzita #&ni |, zavisi:
a) vzdalenosti r od sdu hezdy

b) na Uhluv mezi snérem zdeni a smrem radius vektoru.

Plati obecna rovnicedI—V = d, ﬂ+ al, dJ . Dale platiﬂ =cosd dg = _sind

de or d¢ df ds ds ds r
Rovnice penosu zéeni ve sféricko-symetrickéem  tipadt ma tvar
COSI90IV _singal, -kl +E,

oa  r a3

Rovnice zé&vé rovnovahy je dana vztahemlﬂj'gvdv:jkvdvj'lvda). Integraci rovnice
0 0

pienosu zéeni ve vSech frekvencich a &mach obdrzime

1d

Zar (I’ZTHVva = —Tdethdef 4nTgvdV_
0 0 0

Z platnosti rovnice z&eé rovnovahy vyplyvédi(rszvdvj =0, kde H, je tok zdeni,
r 0
mnoZzstvi z&vé energie protékajici ve vSech&wech Fes jednotkovou plochu v jednotkovém

intervalu frekvenci z&asovou jednotku jel , = I |, cosddw . Tedy f H, dv = —C2 , tudiz
r
0

tok z&eni po integraci po celém spektru je ve sférickmalyické atmosf@ nepgimo unerny
¢tverci vzdalenosti od sdu h¥zdy. Vztah je dsledkem skui#nosti, Ze v atmosfé chybi
zdroje energie a jeji vytoky.

Je-li tlouska atmosféry mnohem mensi nez patorhvézdy, atmosférické vrstvy mohou

byt nesférické, rovinné. Jestlize uhl se nemni podél paprsku, mame obvyklou rovnici

pienosu z&eni cos?

O(I;” =-k,l,+¢&, . Vzhledem k tomu, Ze vzdalenost r agdit h¥zdy
r

se méni ve fotosfée v malych intervalech, dostévénﬁeivdv = konst.
0
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Vhodny model atmosféfervenych ohi je podrobg komentovan v praci Hauschildt et al.
1999, PHOENIX, Version 10.5., jde o sféricko-synakyi model, pro obry s nizkym
gravitatnim zrychlenim, tedy log< 3,5, coz jsou vhodné parametry pro v§giostruktury
modelu atmosféry i vyp®t syntetického spektra.

Seznam molekularniatar zahrnuje asi 5.10¢ar, z nichZ kazda ma &yindividuéini profil,
pro silnécary Voigtiv a pro slab&ary Gaussv. Z celkového seznamu je vybiran podle
podminek podseznartar, napiklad pro atmosféru typického obrael= 3 000 K obsahuje
1,9 .10°® molekularnichzar.

Parametrizace modepro obry vyZaduje spémi dodaténych podminek, pologn hvézdy
Rmusi sphovat podminkug,,, :C;_I\Z/I' kde g,,, definujeme jako gravitai zrychleni

v optické hloubcer,, = Jlcoz je opticka hloubka v kontinuu na vinové dél¢2um. Z&ivy
vykon je dan vztahemL = 47R*0T,. Pro jednoduchost je sit modekalozena na

parametrechT,,logg, M ,[Fe/ H ] ).

Prikladem spektroskopického studia K respektive Migbrprace T. Tsuji 2001, ktera se
zabyva analyzou spektra ziskaného idgraenou kosmickou observiétdSO na vinové délce
vodniho pasu 6,8m u K obra Aldebaranar(Tau) a ®kolika M obi, spektralnichitd MO —
M3,5. Ritomnost vodnich par v atmosférach Kiohrranych M ohi byla zcela netekavana
a liSila se od tradniho obradzku atmosféervenych obi sklddajicich se Zotosféry, horké
chromosféry a chladného \&tru.

Vyzkum v infratervenécasti spektra byl zat jiz pred 40 léty. Voda byla zji&ha ve
hvézdach o Cet a R Leo, Woolf et al. 1964. MoZiiéopnost vody v normalnich M obregh
Gem (M3 Ill) a p Per (M4 IlI) stejs jako u o Ori (M2 lab) byla pedpokladana na
absorgnich pasech 1,4m a 1,9um, Wing & Spinrad 1970.®odr¢ bylo predpokladano, ze
voda je pitomna pouze u chladnych dbrchladijSich nez M 6, Johnson & Méndez 1970.
Pozdji vyvinuté modely fotosféervenych ohi predpokladaly existenci vody u M abr
s teplotami niz§imi nez 3 200 KigsrEji od T ¢ = 3 250 K pro M6 1.

1. o Cet M15llla  (3869161) K
2. B Peg M25I1—1ll (3898 174) K
3. y Cru M 3,5 III 3626 K
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U tchto hw¥zd byla zjiS¢na gitomnost spektralnictar vody, nejintenzivési byly ¢ary u
B Peg. Sloupcova hustota vody {pbcéastic ve valci, jehoz vySka odpovida vzdalenosti od
sledovaného zdroje) jepu Peg 2. 18°cm™.

Spektra pozorovanych éd, viz obr. Prvni pozorované spektradidiry vody se objevuji
v modelech fi teplotach Tes = 3 300 K, nejintenziw)Si jsou i T s = 3 200 K .

Poznamenejme, Ze odpovidajici model fotosféadetych h¥zd neni stéle jeStdokonaly.
Napriklad predpoklady konvekce a turbulence a jejich interpetaejsou zdaleka vyjasmy.
Stale Zistava dlezitym ¢lenéni atmosfér olr na fotosféru, chromosféru adadny vitr.

Moznym objasénim miZze byt gitomnost mist s velkymi skvrnami, které mohou
ovliviiovat rozdleni energie ve spektru, prémmost, aktivitu atd. Dosud vSak nemame

diukazy takovych efekitu normalnickéervenych ohi.

6. Cerveni veleob

Tabulka nejznarjSich¢ervenych veleoli.

Hvézda vizualni h.vel. [ mag] spektralfida vzdalenost [ pc ] poléni AU ]

Betelgeuse 0,50 Ma@ | 132 3,6
Antares 0,96 NG Ib 184 4,2
a Her 3,48 SMb/II 123 2,0
u Cephei 4,08 \[F>3] 613 57
VV Cephei 4,91 M 2dp 613 8,8

Velmi znamym objektem je Bzdap Cephei M 2 Ia, s teplotou 3 300 K, polénam
2 400 R a z&ivym vykonem 6.10Ls.

Pochopeni problematik§ervenych veleolir je stale je&t limitovano komplexnosti jejich
atmosfér, hvzdnymi obalkami a jejich vzajemnou souvislosti, dynamikou atmosféry,
chromosférické aktivity a ubytkem hmoty. Na zakiatudia dvaceti galaktickych M veledbr
byla provadna analyza rychlostni struktury atmosfér, byly natey atmosférické pohyby,
pravdépodobré konvektivniho fivodu s rychlostmi korelujicimi s tbytkem hmoty. zigjmé,
Ze konvekce hraje Kiovou roli v ubytku hmoty veleobr V praci E. Josselin, B. Plez, N.
Mauron 2003 je provama gedbiznéd analyza profil H, v souvislosti s chromosférickou
aktivitou.
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Cerveni veleot (RSG) reprezentuji kibvou fazi vyvoje h¥zd s &t3i hmotnosti 10M
<M, <30Mg), vpribchu ktere ztraceji &Sinu své hmoty Castor 1993. Saar€

s bohatou nukleosyntézni aktivitou tak hraji zasaolhv chemickém vyvoji galaxii.

Presna znalost struktury a evoluservenych veleolir je tak podstatna. U Ubytku hmoty je
piekazkou obtiznost pozorovani okoléhané obalky a odvozeni jejich paraniefjako
velikost Ubytku hmoty, expanzni rychlost a geoneetibalek.

Prostednictvim modal hwzd byl zkouman vyvoj a pulzacéervenych veleolir,
s hmotnostmi (15, 20, 30) & Z (0,0005 — 0,02). Vysledky profitanych zavislosti P — L
vychazejici z modé| byly porovnavany s obser@mi zavislostmicervenych veleobir ve
VMM, M 33 a naSi Galaxii. Dobry soulad s teoriige zakladni méd v VMM a M 33.

Relace P — L u rozdilnych obsakovii ukazuje tendenci Ubytku #@eho vykonu a ndistu
periody se z&tSovanim obsahu kév

Samotny vyvoj hézd ve stadikervenych veleolirje ovliviiovan mnoha faktory, naixlad
zvétSovanim hmotnosti jadra aid&ho vykonu, intenzivnim tbytkem hmoty atd.

Prop@itané modely vychazeji z teorie promichavani BohnVitense pi parametru
promichavani. = 1,0 , @i pouziti Schwarzschildova a Ledouxova kritériar&avani hranic
konvektivnich zén. Je tpdpokladano, Zze hmota konvektivniho jadra je komple
promichavéana, teplotni gradient je adiabaticky.

Linearni modely prvnichritradialnich pulsénich modi byly ziskany - Li 1992. Vypeet
linearni pulzace iedpoklada h¥zdné modely v tepelné a hydrostatické rovnovazastml

pulzace jsou interpretovany jako poruchy statidké@edbni struktury.

Ubytek hmoty wervenych veleolir

Ubytek hmot je u hszd s velkou hmotnosti ztay, dosahuje desitek proceniivpdni
pocateini hmotnosti. Reddvana hmota do meziéndného prostoru umeaije recyklaci
hmoty, je z&kladni prvkem cyklu vyvoje hmoty v Gaia

Na zaklad studia infr&erveného zi@ni u 15 RSG proamnych h¥zd v LMC byl odvozen
pro ubytek hmotyd&chto objeki vztah (de Jager et al. 1988, Reid et al. 199G saath et al.

1997) Iog(jld—'\t/I =132logT - 817, kde T je ve dnech. Salasnich kombinaci s ostatvitahy

odvodil M, = -238logT - 146 a log dd—'\f = 817+ 0,554.(2,5l09 LL - 618).

S
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Ze spektroskopického pohleduiksi spektralnichcéar u cervenych veleolir urcuje
piedevsim mikroturbulence=(10 km.§"). Uréené hodnoty & jsou systematicky niz&i nez
predpokladaji modely atmosfér.

7. Hwzdy asymptoticke &tve obi

Pro dalsi vyklad termojadernéhoibni ve h¢zdach AGB Zadouciffpomenout nésledujici
tabulku.

Tabulka termonuklearniho horeni a elektronové degenerace

termojaderné hmotnost na HP paéa pblizna kriticka hustota
horeni nezbytna kieai teplota hustota ketiegenerace
¥ K kg.m 3 kg.m?

H— He 0,1 4.16 10* - 10° ~ 10°

He -~ C, 0O 0,4 1,2.16¢  10°-10° ~ 108

C —Ne, Na, Mg, O 4,0 6. 10° 108 - 10™ ~ 10%°
Ne — O, Mg,

O- S,Si,P 8,0 (1-3).18 10%° ~ 102
Si— Ni - Fe

Asymptoticka wtev obG predstavuje z&recné aktivni stadium vyvoje &Siny
osamocenych lézd, které v centralnicastech uko&ily spalovani vodiku a helia. Rozmezi
jejich hmotnosticini priblizn¢ (0,8 — 8) M. Do faze uhlikovych htzd dospivaji h¥zdy
s paateini hmotnosti (1,5-4) M

Vzhledem k celkové debexistence hézd jde o stadium relatignvelmi kratké,fadow
zhruba desitky miliofnroka, z astrofyzikalniho hlediska je vSak velmi zajildaHwzdy jsou
obklopeny rozsahlymi prachoplynnymi obélkami, vrigh vznikaji jednoduché i slogjsi
molekuly, které se ve &Sich vzdalenostech vazi rastéky uhlikového a kemikového
prachu. H¥zdy asymptotické Wtve obri (AGB) jsou tak zdrojem chemickych privk
kterymi obohacuji mezittzdné prosedi a zasadnim #pobem tak ovlisuji chemickou
evoluci v galaxiich i vesmiru jako celku.

Zakladni vlastnosti AGB l#zd mizeme shrnout:
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1. Nuklearni reakce probihaji ve dvou slupkachel@pnestabilni konfiguracich, vedou ke
vzniku termalnich puls

2. Z&ivy vykon je jednoznéné urcen hmotnosti jadra, nezavisi na celkové hmotnestidy.

3. Rozviji se intenzivni lzdny vitr jako vysledek velkého tlakuieai v obalce, hizda tak
ztraci podstatnotiast své hmoty.

Prenos energie z centralni¢fasti hezd je realizovdn mohutnymi konvektivnimi proudy,
které v utitych fazich vyvoje zasahuji az k samotnému jadwu, kterém probihaji
termonuklearni reakce. Produktyini jsou vzestupnymi proudy vynaseny do povrchovych
vrstev he¥zdy, kde vznikd pozorované spektrum, tudiz s&Zeme rychle seznamit se
zménami chemického sloZeni.

Prechod h¥zd do faze AGB

Po vyerpani ténst veSkerého vodiku ve isdu hw¥zdy dojde krychlému smidvani
centralnichcasti, doprovazeném ridgtem teploty. Nasled@nna povrchu heliového jadra se
zapali vodik. Nejtlve v pongrné tlusté, dale v stale se ztafici vrstw&. S pokrgujicim
termonuklearnim h@nim nafistd hmotnost heliového jadra. Udad s mensi hmotnosti ¥
4 Ms dojde v centralnich oblastech k elektronové degamgektera dalSi smfévani jadra
zpomali. Velikost elektron@vdegenerovaného jadra jecavan gedevsSim jeho okamzitou
hmotnosti M.

S postupem slupkového vodikového zdroje k pavnadste hmotnost jadra Mklesa jeho
polomér. Hroucenim se jadro dale zala, roste teplota nejen jadra, ale i okolnich stbla
Zvysuje se teplota aktivni vodikové vrstvy a timeikovy vykon termonuklearnich reakci.
Zarivy vykon hwzdy proto naiista stale rychleji. Plazma v centralnich oblasteeizd s \&tSi
hmotnosti M> 4 Ms se chova stéle jako idealni plyn, tudiz sgensmrgovat a zafivat bez
omezeni.

NaKst z&veho vykonu h¥zdy je doprovazen celkovou expanzigpn vrstvy chladnou.
Hvézdy opousti hlavni posloupnost na HRDiagouvaji se doblasti vétve ¢ervenych obni
(RGB).

Hustota toku energie z oblasti termonuklearribieni je mimdadré vysokda, jedinym
moznym zfisobem jeho transportu k povrchu je konvekce, jepbdnicast zasahuje do
oblasti nuklearniho Heni. Dochazi tak k promichavani (dredge upgsgji k tzv. I.
promichavéani, pii kterém mohutné konvektni proudyiméSeji do oblasti termonuklearniho
horenicerstvé palivo.

Fi dosazeni teploty sto miligrkelvina v heliovém jade dojde k zapéleni heliovych reakci.

Je-li jadro elektronay degenerované je zapdleni reakci prudké, hovéime o heliovém
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zablesku v ¢asoveé Skale dkolika minut az hodin.

3
Vysvétleni jevu vychazi z toho, zeipsplneéni podminky n, = (Zﬂrr?—jk-rjz , tedy kdyz je

aktualni hustota v j&d hwzdy vysSi nez kriticka, jsou elektrony v heliovéradig

degenerovany. Naiklad @i typické teplo# v této fazi vyvoje=10° K je kritick& hustota

structure and*
evolution
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dana potem ¢&astic 2.10% m = . V posatku spalovani helia v j& je systém tepein

nestabilni. Uvalovani energie je extrémncitlivé kteplote = p2 T . Prikladrg pri

zvySeni teploty o 10 % naroste hodnata 45krat. Po zapaleni heliovych reakci roste

uvoliovani energie, s@asre nafista teplota, nikoliv viak tlakemuz brani degenerace jadra,
které neniZze expandovat a ochlazovat se. Reakae-. 2 C probiha vy3sim tempem. &y

vykon hwzdy se niZze vyrazg zvétSit béhem reékolika minut, u heliového jadra #gy vykon
vzroste aZ na= 10 '° Ls. Exploze zvysi teplotu jadra, zejména vSaktvjeho objem,
polomgr piiblizng 3 x. Radovy pokles hustoty odstrani degeneracihvézdna latka v jate

hvézdy se pemeni na idealni plyn.
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V centru se od tohoto okamziku¢ma spalovat helium na uhlik a kyslik, gaaré vrstva
hoticiho vodiku se i@souva bliZeji k povrchu do vrstev s niZsi hustaoteplotou. Tempo
vodikovych reakci se snizi, poklesne i mnoZstviliowané energie. \&jSi ¢asti hwzdy se
smrsti a zaieji, hwzda se fesune do tzv. oblastiorizontalni vétve obra - HGB, stane se
Zlutym respektive oranzovym obrem. Poknivézdy odpovida ékolikanasobku pologru
hvézdy na hlavni posloupnosttippdpovidajici hmotnosti, #&y vykon vzroste o jeden aip
fadu.

Po kratké dol odpovidajici fiblizné 1 % doby stravené na hlavni posloupnosti, se
uprosted hwzdy i namstu hustoty vytvti opet elektrono¥ degenerované jadro, nyni vSak
z prvka termonuklearniho Heni, tedy z uhliku, dusiku, kysliku a neonu. Elektva
degenerace préhne u vSech hizd, jejichZ pgateini hmotnost byla Mg 11 Ms.

Nukleosyntéza helia na uhlik a kyslik gegune do slupky kolem jadra. Vrstvaiietho
vodiku se zateje, zdivy vykon hwzdy L se opt zvySi, odhadem otyii fady vzhledem ke
stadiu na hlavni posloupnosti. §&i vrstvy se nafouknou, povrchova teplota poklesne
hvézda se stava podruhé&ervenym obrem. Protasovou pedstavu o dobach trvani
jednotlivych etap uvadime nasledujici tabulku.

Casova 3kala vyvoje hizd o hmotnosti 1 Ms a 5 Ms podle Vassiliadise a Wooda 1993

Stadium vyvoje Patesni hmotnost 1M 5M
hlavni posloupnost 1.16%r 1.16 r
vétev cervenych ohi 3.10° r 316 r
horizontalni ¥tev obi 1.108 r 2.10 r
rana etapa asymptotickétve obfi E — AGB 1.10 r 1.16 r
tepelné pulsy na asymptotick&vi obra TP —AGB  5.10° r 3186 r
zawrecna hmotnost 0,57 M 0,89 M

Hwzdy podle hmotnosti rozthjeme do ti kategorii, na nizkou, i&dni a vysokou
hmotnost. Hranice jsou ¢&&ny minimem hmotnosti nezbytnym pro to, aby veézak vzniklo

prvni degenerované jadro.

Hmotnostni rozsah [ M Prvni degenerované jadro, jeho slozeni Kategorie
<2 He nizka
2-8 C,0 sedni
8-11 0O, Ngg vysoka
> 11 zadné vysoka
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Hwzda v pfibéhu svého vyvoje prochazi 2krat stadiemtobrznika otazka, jak odliSit
prvni prichod touto ¥tvi RGB od druhého pichodu AGB, kdy je hézda - obr ve fazi
tepelnych puls.

Teoretické vyvojové modely stéjnako pozorovani hizd v kulovych h¥zdokupach
ukazaly, Ze h¥zdy @i prvnim pitichodu tvi obri maji z&ivé vykony < 2 000 Ls. Na druhé
strart ze vztali Paczynského vyplyva, Ze émda ve fazi tepelnych puispii klidném
spalovani vodiku ve slupce byla mit Wtsi z&ivé vykony.

Z&ivy vykon hwzdy ve fazi klidného spalovani ve vodikovém slupkovzdroji je dle
Paczynského L = 5925c{:\\ﬂ"° - o,495j, kde L je v [Ls]. Doba mezi déma po sob

S

jdoucimi  heliovymi  z&blesky ve fazi TP-AGB je podlePaczynského

log(At) = 3,68[1914— :\\/I/ICJ kde At je v rocich.

s
Od L = 2 000 Lgpti hmotnosti uhlikokyslikového jadra 0.53 Msdo L= 5 000 Lgpfi limitni
Chandrasekhar@unezi 1,4 M.

ProtoZe se na HRD tato vyvojova fazenyka ke klasickymtervenym obiim s heliovym,
degenerovanym jadrem, ha¥ime o tzv.asymptotické Wtvi obra (AGB).

Od tohoto okamZiku se energie ve&ik uvoliuje dwma procesy. Syntézou vodiku na
helium ve vnitnich oblastech vodikového obalu a ré&mprfeménou helia na uhlik a kyslik ve
slupkach kolem degenerovaného uhlikokyslikovéhmjad

Na pa@atku pobytu h¥zd na asymptotické&wi obri, tzv. E — AGB prevladauvoliovani
energie spalovani helia. U érd s p@ateini hmotnosti M= 4 M szasahuje konvektivni

vrstva az do oblasti kieni vodiku. Dochazi k tzW. promichavani a vynaseni produkt
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nukleosyntézy z CNO cyklu do atmosféréhd. U hwzd s menSi hmotnosti vSak k II.
promichavani nedochézilvec.

Tempo heliovych reakci je ®mé ticaté mocnin teploty actverci hustoty, coz vede rychle
k vycerpani helia.

Po zvySeni teploty na 100 milibkelvini dojde k zapaleni heliové slupky, helium sérnea
pieménovat na uhlik a kyslik. Ratek aktivity heliové slupky se nazyva tepelny ftiermal
pulse) a trva (18- 10°rokd) . Z&ivy vykon jadra v té dobvzroste az na (10 - 10®) Lg,
vodikovy obal expanduje a ochlazuje se.

Nasledn vSak gevysi aktivita vodikové vrstvy, spalovani helisst&va nestabilni, vznikaji
tzv. tepelné pulsy pii kterych se v cyklech= 10 ° roka stidé aktivita vodikové a heliové
vrstvy. Kratce po zapaleni heliové slupky siogm pokazdé promichéava cely vodikovy obal.
V prabéhu tohotolll. promichavani se znovu vynasi produkty termonuklearnihdeind do
atmosfér hyzd, mize zde dojit ke z#mam v pordru zastoupeni uhliku a kysliku C/O
z pouhych desetin na celé jednotky, tudiz k vigwd uhlikové hvzdy.

Horni vrstvytepelné pulsujicich hwézd asymptotické &tve obri, tedy TP — AGB, jsou
v dusledku konvektivnich proud v neustalém pohybu, u takovych éad existuje silny
hvézdny vitr, se ztratou hmotnosti aZ 10Ms roéns. Odhad unikajici hmotnosti dava

Reimersiv vztah ddlt 0-4107"% LR , kde L, g, R dosazujeme v fighych jednotkach
g

Slunce, Ubytek hmotnosti je v Mrok ~.. Presriji se uvédi% O0-n4107" L kde

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

DalSi gicinou uniku latky z povrchu chladnych dnd jsou pulzace, které ve gjgich
fidSich vrstvach fechazeji v rdzové viny, které z nich vypuzuji hmotivézdy ve fazi
cerveného obra respektive veleobra mohou ztratisfaddoucast své hmoty. Pozorovanim
uréené hodnoty Uniku hmoty davaji od isrok ™ u dlouhoperiodickych progmnych
hvézd s relative kratkou periodou, u dlouhoperiodickych préimych hwzd s delSi periodou
avelkym z&ivym vykonem a? na I0 Ms rok ~', Wood 1997. Vypuzeny material ve
hvézdném okoli rychle chladne, takZe &m kondenzuji prachovéastice, které uvedené
hvézdy zahaluji do nefihlednych obal. Objekty jsou vyraznymi zdroji v blizké i vzdalené
infratervené oblasti spektra.

Po zbaveni se ¥j$ich vodikovych obal dojde ke zrdindm celkové jasnosti objektDojde
k odhaleni jadra, kipruSeni fisunu termonukleérniho paliva. Pobyt na asymptétiakvi

obri je pro he¥zdy (0,8 — 8) M poslednim obdobim jejich aktivniho vyvoje. Zehady
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ziistava odhalené horké elektrodadegenerované uhlikokyslikové jadro €T 3 . 10°K,
budouci bily trpaslik s hmotnosti ( 0,6 — 1,43&jeho expandujici \#si obal, ktery vytvéi
tzv. planetarni mlhovinu.

Shrnuti:

Prvni promichavani se realizuje v okamziku, kdy konvektivni obalkapgesunuje dovnit
hvézdy, ktera se tak stava popré&rvenym obrem. Vypity zmén chemického sloZeni v této
fazi vyvoje provadl Sweigart et al. 1990, konkréti$lo o vypdty nafistu obsahu helia, coz
zachycujeAY. Pomsr 2C/°C se po prvnim promichavaniil neneni s hmotnostici
puvodnim chemickym sloZzenim &xdy. Konvektivni obalka i@nasi produkty CNO cyklu

k povrchu. Pesrgji CN proces dosahuje rovnovahyed ON proces, takZze k povrchu je
pirenaSen materidl CN procesu. Na povrchézby je obohaceno mnozstvi dusiku, vzroste
2krat, zatimco uhlik je ochuzen, klesne o 30 % sablkysliku #stava beze zamy.

Cervené obry mizeme pozorovat ve stadiu CN procesu Vv jejich atémash. Jde o prvni
pozorovaci Udaj produkt termonuklearnich reakci, fgdchazejici vyvoj byl imému
pozorovani nedostupny.

Cerveni obi se vyznauji relativis pomalym h¥zdnym wtrem (5 — 30) km:$ s Gbytkem
hmoty 108 Msrok™ , celkow miZe dosahnout 0,2 M zavislosti na z&vém vykonu.

V této fazi vyvoje ma hizda dva zdroje , v j&d probiha termojaderné faze helia, dalé ho
vodikovy slupkovy zdroj. Tenifspiva vice nez 70 % k celkovémurizému vykonu h¥zdy.
Obraz h¥zdy stoupa na asymptotickétvi obra.

Druhé promichavani nastava p vzniku elektronové degenerace jadra CO po vghd
helia ve h¥¢zdach s ¥tSi hmotnosti nez je kritickd hmotnost, ktera ziames hmotnosti jadra
M. a chemickém slozeniV praibéhu druhého promichavani nenfedpokladan ubytek
hmotnosti. Obsah vodiku je amvan z klasického vztahu X = 1 — Y - Z , kde Y,sdy
urcovany z pomocnych vztétpccitanych pro druhé promichavani.

V pribshu vyvoje na asymptotickétwi obrii Gbytek hmotnosti roste od (¥0do 10°) Mg

rok™ . Vitr je urychlovan prachem. Plati PaczynskéhalvzL = 5925({ '\'\2 £ - 0,495j , kde

S

L jev[LS].

Treti promichavéani je spojeno se slupkovymi zdrojejech nestabilitou. Redpokladejme
model se déma slupkami, heliovou a vodikovou. Nezbytné teplaty hdeni vodiku 3.10
K, pro hdeni helia 2. 18K.
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Pro tyto h¥zdy jsou typické efektivni teploty v rozmezi (5000 2 500) K, velky zidvy
vykon nad 3 000 ls, polomer fadow az rékolik set polondra Slunce a porrné rozsahly
anik hmoty ptimérng fadow 10" Ms za rok.

S ohledem na celkovou dobu existencézblje pobyt na asymptotické&tvi obra relativre
kratky, desitky miliod roki. Do podobného stadia d@gpnaSe Slunce zdiplizn¢ 7 miliard
roki. Hwézda s poatesni hmotnosti | M setrvava na asymptotickétvi obri 2.10° roka,
hvézda s hmotnosti 2 Msetrvava na asymptotickétvi 8. 10°roka a hwzda s hmotnosti 3
Ms 1,8.10°roki (Groenewegen et al. 1995).

Hwzdy AGB reprezentuji koeou fazi aktivniho vyvoje vice nez poloviny dad, jsou
zdrojem prachovychtastic, jez jsou nezbytnéfiptvorbé hvézd v hustych molekularnich
mratnech.

Stavbu nitradgchto hwzd Ize rozdlit na dw c¢asti. V jade ¢ervenych obk se nachazi malé
a horké elektronaydegenerované jadro, s teplotou %K, hmotnost M v rozmezi (0,6 —
1,4) Ms, polomsr 10 " m, hustota 10 kg.m 3, sloZené z produktpiedchézejiciho Heni,
tedy uhliku, dusiku, kysliku a neonu. Kolem jadearazkladé vyraznhchladrjSi obal bohaty
na vodik, jehoz polost mize dosahnout az 1 AU. Povrchova efektivni teptota2 500 K.
Vodikovy obal h¥zdy prechazi v rozsahlou, desitky AU velridkou, chladnou (desitky
kelvini) a komplikovanou okolohézdnou obalku, tvienou unikajicim plynem a prachem.

V centralni¢asti hwzdy se nachazi homogenni jadro, slozefe¥g¥r z uhliku a kysliku,
které jsou ve stavu elektronové degenerace. Rol&nv porovnani s celkovym polafrem
hvézdy je nepatrny RR = 107, sousteduje zn&noucast celkové hmotnosti, u kxd AGB
s malou hmotnosti se @tesni hmotnost M jadra odhaduje na 0,5 Ms, zatimco u h¥zd
s WtSi hmotnosti a s&Sim z&ivym vykonem az na M= 1,1 Ms.

Zastoupeni kysliku a uhliku v j&dje obtizg zkoumatelné. Poén obou prvki se pohybuje
C/O od 0,1 az do 1, Olofsson 1999.

Vzhledem k nizké tepldtelektrono¥ degenerovaného jadra zde Zadné termonuklearni
reakce neprobihaji a u érd s péateni hmotnosti (0,8 — 8) M které se dostaly na
asympotickou ¥tev ob#, je dalSi chemicky vyvoj centralnich oblasti uzav Jadro se objevi
az po rozplynuti vodikového obalu jako husty a kdoity trpaslik.

Hwezdy s p@ateni hmotnosti M< 0,8 Msnedokowri spalovani vodiku v koe¢ dlouhé
dok®, u hwzd M < 0,5 Ms dokonce elektronova degenerace zabrzdi dalSi vpeoj
absolvovani stadia Bzdy na hlavni posloupnosti, nevylv@e teplota dostatea k zapéleni

heliovych reakci.
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Naopak u hdzd s «tSi hmotnosti M= (6 — 8) Ms mohou byt v centralnich oblastech
teploty tak vysoke, Ze vzniknou podminky pro zapétalSich termonukleérnich reakcti p
kterych hdi uhlik a kyslik nadZké prvky aZz po prvky skupiny Zeleza.

Obal kolem jadra dZe mit polondr az 1 AU, povrchova efektivni teplota poklesavaZna
500 K. Vodikovy obal fechazi v rozsahlou (desitky AU) velifidkou chladnou (desitky
kelvini) a komplikovanou okolohézdnou obalku tvienou unikajicim plynem a prachem.

V atmosférach je hlavnim typerfeposu energie ¥éni. Maximum toku z&ni lezi ( 1 — 2)

um. RozlozZeni energie je vSak rozdilné od Planckdmterakce mezi Zénim a latkou:

- absorpce (v povrchovych vrstvadt,, hlavnim gisptvkem je H™, v hlubSich vrstvach
H ) a Rayleigliv rozptyl H a H,, vSe kontinuu,

- ¢éarova absorpce,

- absorpce prachem.

Atmosféry hézd AGB jsou znéné rozsahlé, pro typicky model 2sMB 000 K, je polorér
fadow 200 R;. tedy dosahuji v gfitku slun€ni soustavy mezi poloény drah VenuSe a
Zenx. Polongry hvézd jsou zavislé na vinové délce, viz studie Hofmanal. 2001 hézdy R
Leo, s polondrem ( 417 + 97 ) Ra efektivni teplotou & = (2 590 = 180 ) K, nd&fklad
velikost uhlového pologru se néni od ( 48.7 do 75.6) mas.

Atmosféry jsou vzhledem k podminkam pozorovatevigjSku. V prvnim giblizeni dot
= 1 v kontinuu v zavislosti na vinové délce. Alesmn hloubky 10 % hszdného poloréru
Ize pozorovat, f poloneru 200 Rdo hloubky 20 B! Pripomindme, Ze u Slunce to je
piblizng 500 km, tudiz 0,07 %. Typické podminky v atmao&tér hezd jsou tlak 10 Pa,

hustota 10°kg.m*, obs veliciny poklesavaji exponenciéin
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K astrofyzikalnim dkazim existence hornich vrstev ve spodni chroniesféati emisni

¢ary Mg Il, Ca Il, mnohccar Fe 1l a C Il. Spektra AGB Kgd jsou tizna v zavislosti na

STRUCTURE and EVOLUTION
of AGB stars (the central star)

Optical spectra
MS-star

i
|
Ti0 Tio Ay i } Key: C/O ratio

0 {,xf .‘,\/"N\'v\;f'ﬂ‘/ a ‘ strongly bound CO-molecule
TIO Ti0 7.0 /’x; .*/‘ v | ;
AN wizie | sequence increasing C/O-
A . ~ = ratio
c'; *nwn"” ” J"'.u!/ M ->MS -S -»SC ->C
‘ﬂ] ,f‘\w’“"f Vv \V it MS: TiO and ZrO
.W.Jl e wapag S: bands of molecular oxides
8000 Y000 BOOD 9000 10° disappear

Wavelengih (angstroms)

puls&ni fazi. Existuje'ada nazat, Ze chromosféra je éahto hwzd velmi rozsahla.
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Spectra of AGB Stars

I
Ta= 3200

Spectra are Teff dependent,
e.g. HCN and C,H features.

T. = 2800 1

FoF e T.. = 2600 1
_l%_ ) W M,_/"*\ :
10° | 1 | ]

4 5

2 3
Whevelength {(um)

Cgiant (C/O=1.1)
o (svnthetic snectra)
Historie AGB.
1. 1978: Iben & Truran prezentovali prvni vyznaiBhAGB synteticky model, uzili vysledk
s-procesu nukleosyntézy
2. 1981: Renzini & Voli prezentovali strukturu akigni slozky modeél hvézd v pozdnich
etapach vyvoje.
3. 1993: Groenewegen & de Jong vyiliosyntetické modely zahrnujici efekty rozdilné
metalicity,casoveé variace termalnich pils
4. Posledni obdobi Marigo et al. propracovali peotatiku teti promichavani.

Nasleduje vyklad wjSich prachovych oblasti, zeslabenéiného ¥tru.

Castice jsou odnaseny dmdnym &trem, v piibéhu t, a zrnka prachu sefgsunou o R
hustota poklesne zhruba o dvojnasobek (expanztorjadim se stava obtiznym dalSi @str
zrnek, kterd se nyni pohybuji po r@&jgich a delSich drahachimizsich hustotach. Celkév
se tak zw¢tSujecas naifistu zrnek 1. Shrnuto #ist zrnek prachu se zastavi dstedku Zedeni

prostedi, nikoliv v disledku v¢erpani moznostiistu.
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Pochopitelé prach ma vliv na opacitu. Opacita plynu poklesgu®toze i rastu zrnek
prachu se ,,ptistuje” prostor. Prachova opacita fafa, je dominujici, zvySuje se absop
koeficient prachu.

Dilezitou vlastnosti opacity prachovych zrn u AGEQ¥ je, Ze velikost zrnek << vinova
délka s¥tla, tvar Kivky opacity y (L) je nezavisly na velikosti zrn! Tudiz unikajicidzdny
vitr m& vysSi hustotu plynu, pochazi z hustSihcstedi, nelze pouzit hydrostaticky model
atmosféry, protoZze prachova hustota v oblastecmdeéni je piliS nizka. Proto scéma
prachodu razovych viniedpoklada stkovani plynu, zativani a vyzdvizeni valru. Déle se
plyn ochlazuje vyzmvanim, zvysSuje se hustotaé&mse pohybujici slupky. V této vrstv
teplota podporujetst zrnek prachu, nastavuje&iiny rist prachovych zrnek. Je.li zrnek
prachu pilis malo, vrstva pada 2p Je-li zrnek prachu dosté&tey paiet, natista opacita a
tlak z&eni, prach je pohani, \de se sebou plyn, vrstvy unikaji&n

Fi shrnuti problematiky AGB 1izeme konstatovat, Zze existuje propracovani kvalitéto
pochopeni vyvoje hizd na AGB. V kvantitativnich modelech existujgda nejasnosti,
napiklad konvektivni penos energie v modelu i#emi na vrcholu HBB a pulgaich
modelech, velké nejistoty jsou v propracovani peotatiky promichavani na hranicich
konvekce, problematik{’C pii prvnim a druhém promichavani.

Astrofyzikalni studium &hto hwzd je obtizné, CO molekula v atmas&féma vysokou
disociani energii, je velmi &inna @i vyuzivani uhliku. B spektroskopickém vyzkumu je
obtizné stanoveni kontinua vzhledem k obrovskémitupgar, nagiklad jeden bod uité

vinové délky intenzivniho zaznamu je vytea az st@&arami.

Hvézdy OH/IR

Jejich charakteristickym rysem je maserova emseaadiovych vinach, na vinové délce
18,6 cm, tedy 1 612 MHz od molekul OH. Maserovasenjé generovana v tenké vistPo
prvé byla emise OH pozorovadna roku 1968. Rpzgro rekteré infr&ervené zdroje
charakterizujici maserovou emisi OH bylo provedetodozréni s objekty v optickém oboru.

Ohri v této fazi vyvoje jsou charakterizovani nizkofeldivni teplotou, zhruba 3 000 K,
z&ivymi vykony 1 000 ls . VSeobecna klasifikacéahto hwzd je:

1. Typ M (obsah na povrchu O > C), vyzinge se intenzivnimi absatpimi pasy TiO
v ¢ervené oblasti spektra.

2. Typ S (ponar C/O - 1), misto pas TiO pozorujeme pasy ZrO.
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2. Typ C ( C>0O),, v kterém misto oxidkovi pozorujeme hlavh molekuly obsahujici
uhlik, G, CN, CH.

8. Uhlikové h¥zdy

Uhlikové h¥zdy jsou vhodnou laboratio ve které je moZzné testovat teorie¢haného
vyvoje a nukleosyntézy. Existuje ¢kolik zakladnich tyg uhlikovych hwzd. Jsou
klasifikovany gedevsim spektroskopicky v zavislosti na intenhmtolekularnich pas (CN,
C,, CH) a podle jejich efektivni teploty.

Je zndmo viceaznych klasifikaci uhlikovych Rszd, uve’me jednu z poslednich z roku
1993. Rozdluje uhlikové h¥zd do ti skupin:C — R, C — N, C — HUhlikové h¥zdy C — R
a C — H jsou teplejsi, s povrchovymi teplotami @D06- 5 000 ) KCislo za pismeny duje
teplotni posloupnost (od C-N1 az do C-N9). Podginpopis obsahuje rozliSeni ag,,
CN nebo ponsru *2C/2C, pipadre &ar lithia.

R — hwézdy, tedy rané C-hszdy, se vyznéuji mensimi z&vymi vykony, 2 000 ls, *C/*3C
< 10, odpovidaji K hézdam. N — hwézdy jsou chladgjSi (3 000 K) s vysokymi zé&vymi
vykony (2 000 — 20 000) 4, **C*3C ~ (20 — 80), odpovidaji M kzdam. .

DalSi ¢lereéni uhlikovych h¥zd lze provést podle n#stu obsahu uhliku v obalce podél
spektralni posloupnosM - MS - S -SC - C( N typ), kde C(N) C/O>1, M
hvézdy C/O ~ 0,5, podle Iben & Renzini 1983, Smith.&mbert 1990.

N hvézdy, tzv. normalni uhlikové hizdy Keenan 1993, ukazujifgplnina, zhusina
spektra, coz je vyvolano mohutnymi molekularnims@r@nimi pasy a nizkymi teplotami.
V optickém oboru pouzegholik intervaki vinovych délek je vhodnych pro spektralni analyzu
prvka.

Zajimavym vysledkem, souvisicim s aktualni hrosth N hwzd, je sledovani poé#nu
12C /°C. Rada autar klade stedni hodnotu asi 60, Lambert et al. 1986, de Lave&n
Gustafsson 1998.

Uhlikové hwvézdy typu SCjsou AGB he¥zdy s porrem C/O velmi blizkym jedné. Pa@m
12C /°C se nfize menit v intervalu 25 — 150 zatimco C/O je v interval@8 — 1,02.

Ze spektroskopického hlediska je mnoRb hvézd nerozeznatelnych odN hvézd.
DetailrgjSi analyza rozliSuje mezi ranymi horkymi Réladami (spektréini typy RO — R4),
které jsou podobné normalnim K @kt Dra) a pozdnimi chladnymi R &xdami (R5 — R8),
vice podobnymi M h&zdam.

54



Uhlikové h¥zdytypu J reprezentuji neptSi zmeény. Tyto hwzdy vykazuji velmi mohutné
CN a G pasy a nahu&a spektra. Poin *C /*°C je velmi nizky a blizky rovnovaZznému
(~ 3) dosahovanémuipgCNO cyklu. Spektroskopicky jsou velmi podobné g chladnym
R typaim. Rizné typy uhlikovych hszd (podobry, obry) reprezetuji uhlikové CHehay, jde
0 objekty chudé na kovy s hodnotami [ Fe/H ] zrivtdu — 0,5 az — 2.0. Zpravidla se
vyznauji vysokymi rychlostmi indikujicimi jejich fisluSnost ke starSi populacidad.
Termojaderné reakce nelze satepze piimo detekovat , o jejich existenci aipéhu se viak
muzeme potit z obohacovani atmosfér produkty termojadernétierti v nitrech. Hkladre
zastoupeni izotopt®C v atmosférach Ize spektroskopicky odvodit z moléiniho spektra
C,, CN respektive CO, viz. obr.

Nuklid uhliku se vfrodk vyskytuje ve dvou stabilnich modifikacich, jako ligh
s hmotovyméislem 12 a 13, tedy*?C respektive™*C. Za dobu existence nasi sling
soustavy se ustdlila rovnovaha mezémh izotopy v poréru v 98,99: 1,11, tudiz asi 89,2 : 1.
Tento pordr se zachovava pro vSechnyehdy slunéniho typu a obecnpro wtSinu hwzd
kyslikové posloupnosti.

Se zcela rozdilnou situaci se setkavarmiesgudiu spekter uhlikovych kgd. Yamashita
1967 studoval 75 uhlikovych Bxd a jeho Uudaje uvéf velky rozptyl tohoto poréru kolem
hodnoty, kterd je podstatnmenSi neZ hodnota tohoto pé&mn pro kyslikové hezdy.
Nejmensi hodnoty izotopického pem *2C/*°C v rozmezi 2,5 — 10 byly nalezeny uhd
HD 19557, HD 52432 a HD 77234, u prémych h¥zd RY Dra, Y Cvn, WX Cyg. Neptsi
¢ast uhlikovych h¥zd vykazuje sedni hodnotu izotopického p@&nu v rozmezi 10 — 50.

Relativni nadbytek izotopliC v atmosférach uhlikovych bxd prokazal experimentalijiz
Sandford 1929, avSak teprve poslednich padesathylk tomuto poriéru prisouzena paicna
daleZitost. Praci spojenych ssowanim poniru *2C/A3C u uhlikovych h¥zd byl vypracovan
znany paet, je v nich shromazd cenny material ke srovnavani i teoretické intetqui
vysledki, nagiklad Lambert 1976, Lambert - Sneden 1977, Fup80l Nagasava 1980.

Nizké hodnoty izotopického pam *2C/=C nelze u uhlikovych hizd vyswtlit jinak nez
obohacenim atmosfér zplodinami termojadernéheeriio v centralnich oblastech dad.
V Uvahu gichazi model hézdy s termojadernym benim helia v jate, z ®hoz se uhlikové
nuklidy dostavaji konvektivnimi procesy do&gi ¢asti hwzdy. V pfibéhu tohoto transportu
musi nuklidy uhliku projit slupkou kolem konvektitno jadra, kde je8tprobiha peména
vodiku na helium. Je-li tato slupka tenka, nebo mi#Zkou teplotu (ppiettzec) nedojde

k vazrejSi interakci prochazejicich uhlikovych nuKlidse slupkou a tyto dogp do
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atmosférickych vrstevipzachovani izotopického pamu *°C/2C blizkému 100. Je-li viak
slupka dostataé silna, bude hlavnim jejim procesemiémi CNO cyklugimz se zmni

pomer ve prospch uhliku °C a po dostate¢ (cinné interakci dojde k dosaZeni jiného
rovnovazneho stavu. Podle vy Burbidge, Burbidge, Fowlera a Hoyla 1957 je testimav

charakterizovan posnem*°C/=C = 4.6.
Studium ponsru *?C/*C vedlo v poslednich desetiletich v oblasti modéigvhwzdnych

niter uhlikovych h¥zd k zasadnimu obratu od jednoduchych mibdelyhdelym vodikovym

Tabulka 3.5
Vinové délky Swanovych past C, [am)
;
o 0 1 2 3 4 5 6 ‘ 7 8 9 10 1 ’ 12 13
o | 5165 #473,7) 4383 341,9 :
i Ges,s, 529 | anis asma 20 | o i ; i -
2 | 6191 | 5586 -—559,‘8“: 4698 | 4365 | I o I
3 6122 | 554,1 | 468,5 ) 458,0 T T e N
4 606,0 | 550,2 467,9 | 436,9
5 667,7 | 600,5 | 547,0 468,0
6 6599 | 5959 wos |
7 6534 | 592,3 | 5435
8 1 648,0 | 5890 4734 T
9 . 644,2 477,0
10 | 708,3 T 4836 -
1 ’ 785,3 o 91,1 N
12 ‘ [;;,7‘
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(0-2)

LB 2 345678 90N 1213 141516 1T @ 19 20 21 22 2324 28 28 o7 P
4828 A
1374

25 26 27 28 29 X 3 =2 33 3¢ 3 3 37 38 39 40 4 4z a3 P

}‘,”}_ I:—} The h} an system of the C; molecule. (a) Low \]isput'gicm 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) band 1
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jadrem az ke komplikovanym modet s rékolika termojadernymi zdroji. Thompson 1977
ukazal, Ze slozeni uhlikovych ¢érd nentize byt svazano jen s CNO cyklem, uvatddstavu
hofeni helia ve slupkovém zdroji. Vhodnou frekvencilidwych vzplanuti v prvnim
slupkovém zdroji, je mozné i vzplanuti v uhliko-tkevém jadru, lze dosahnout
poZzadovaného pozorovaného rovnovazného stavu ¥rpomC/=C. Z uvedeného rozboru
plyne, Ze pouze jednim parametrem — p@m °C/3C nelze jednozrimé popsat
termojaderné procesy v nitru dady a tim ani jeji vyvojovy stupe Proto Trurar 1977
studoval gt hlavnich proceas termojaderné syntézy CNO izofop Z nich vyjimam
nerovnovazné heni vodiku v obalkachervenych ohi, které dava vzniknout izotopu uhliku
13C.

Z toho divodu v poslednich desetiletich je pro#adi ¢cervenych ohi intenzivni vyzkum
praws ursovani pongru *2C/*C. V sowasnosti jde o vypeet syntetickych spektetislusnych
molekul v h¥zdnych atmosférackiervenych ohk, coz maiadu vyhod. K vypstu jsou
pouzivany vSechny ratai c¢ary studovaného vib&aiho pasu coz spale¢ s ostatnimi
parametry atmosféry (teplotou, tlakem, obsahem kabl@&imoziuje zvySenou fesnost.

Vypoity profila syntetického spektra diatomickych molekul prastadiada autar od
poloviny sedmdesatych rokTsuji 1976, Querci 1976. fiom vyuzivali modely h¥zdnych

atmosfér, které popisuji foch efektivni teploty a tlaku v atmog& v zavislosti na
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geometrické hloubce. P@mé veérné vystihuji gredstavy o chemickém slozeni atmosfeéry,
piihlizeji i k efektim stratifikace atmosféry.

Hlavnim spektroskopickym poznavacim znakem wiljkh hwzd je tzv. Swaiiv pas,
systém roténé-vibracnich pag C, v modré oblasti spektra (473,7 nm, 516,5 nm atb68)),
ktery je pozorovatelny i ve spektrech s malou digpeDalSim moznym identifikanim
znakem jsou pasy CN (421,6 nm).

Vypatet syntetickych spekter je konfrontovan &emimi molekularniho spektra v blizké
infratervené oblasti, zejméngerveného systému molekuly CN. P¥&do této dlouhovinné
oblasti spektra uhlikovych ked je zkoncentrovana népéi ¢cast zdéeni, gicemz toto z#eni je
zde nejméd ovliviiovano spojitou absorpci viceatomickych molekul ,S4G3;. Vedle toho
se v sodasnosti také rozviji vyzkum daleké infeavené a mikrovinné oblasti spektra. Tato
pozorovani jsou prov&da mimo zemskou atmosféru vzhledem absorpci® &CQ.

V optické ¢asti spektra je klasické studium Swanova molekit@rrspektra uhliku, které
vesnes lezi ve viditeln&asti spektra. Pro vlastni studium izotopickychipss nejlépe hodi
pasy G(1,0) a G (0,1), nebé jsou dostaténé vyrazreé vyjadieny a také izotopické posunuti
je u nich dostatmé. Hlavy molekularnich pass rozdilem vibrénich kvantovychcisel
Av = 2 lezi v modré a fialové oblasti spektra, ktex@uj u uhlikovych hézd €zko dostupné
v dusledku silné fialové deprese.

Hlava z&kladniho molekularniho pasp(CO0) lezi u vinové délky 473,7 nm a samotny pas
degraduje serem ke kratkovinnéasti spektra. Hlavy izotopickych molektfc*c a**c'3c
s WtSi hmotnosti jsou vlivem izotopického efektu pasiyno 0,7 nm respektive 1,4 nm
k del$im vinovym délkam, takZ?e se daji pozorovatgi nizkém zastoupeni izotoptiC
v atmosfée hwzdy. Pas € (1,0) Ize pouZit pro studium pam *C/*C pi vSech jeho
hodnotach, velkych i malych.

Abia a Isern 1997 povazuji vysoky pam*“C/*°C a nadbytek lithia a uhlikovych &d za
dukaz ,,velkého promichavani“. Stanovili obsah lithiad4 uhlikovych htzd. Vyslovili
hypotézu, Ze hizdy bohaté na Li maji nizky pam™C/=C (<15).

Pro opticky jasné uhlikové &zdy jsou odvozené patry *C/*°C porovnavany s vysledky
ziskanymi jinymi metodami.

Fi tietim promichavani dochazi ke &my pomeéru zastoupeni uhliku a kysliku C/O, tedy
vznikaji uhlikové hgzdy. Zatimco u hszd s péateini hmotnosti mensi nez 1,55l tento
ponmer prakticky konstantni, u hmatj$ich hwzd roste Groenewegen et al. 1995.¢¢tla

s paateni hmotnosti 2 M, se stane uhlikovou za 4,5 .*L0okii po vstupu na asymptotickou
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vétev obi, priblizné po sedmi tepelnych pulsech, zatimco &zavs hmotnosti 3, 5 M se do
podobné situace dostane aZ za asi 8,5. thkii, po osmi tepelnych pulsech.

Ze srovnani teoretickych modek pozorovacimi udaji vychazi, Ze nejnizSicqeni
hmotnost uhlikové hszdy je zhruba 1,5 N Do tohoto stavu se dostane s poslednim
tepelnym pulsem {fblizng patymci Sestym v peéadi) a vydrZi tak pouze 10roki. Hvézdy
s WtSi hmotnosti se do podobného stadia dostavagtsapaet cyki.

Casové Skala vyvojeskterych AGB h¥zd — Reimersv model, Groenewegen et al. 1995.
TM, TS, TC udava dobu, po kterou je¢ada klasifikovana jako M, S, C AGB &da, N je
pocet tepelnych puls po kterych se stava uhlikovou,Ne odhad celkového ptu tepelnych

pulsi.

Posateni ™ TS TC N Niot
hmotnost [161] [10°% 1] [10% 1]

1,0 Ms 206 0 0 3
1,5 Mg 356 0 52 6 6
2,0 Mg 352 91 031 7 10
3,0 Mg 437 185 1001 9 21
4,0 Mg 55 83 537 11 48
5,0 Ms 391 161 0 9 129

V obdobi tepelnych puisdochazi fi nékolika termonuklearnich reakcich ke vzniku
velkého mnoZstvi pomalych neutégndiky nimz se v s — procesech itvizotopy stedrg
téZkych prvia, nagiklad Sr, Zr, Ba, Po a Tc. Sty popis reakci je uveden v praci Ibena
1991 a Jorgensena 1993.

Informace o jednotlivych uhlikovych &dach ziskavdme sledovanim jejichierd ve
vybranych fotometrickych pasmech o potosi desitek nanométra studiem jejich spektra.
Fotometricka pozorovani davajfguistavu o rozileni energie ve spektru, tedy o efektivni
teplo€, pulsacich h¥zdy a dalSich jevech oviiwjicich jeji celkovou jasnost. Spektralni
analyza spektra poskytuje Udaje o fyzikalnich amibkych podminkach v atmosférach
hvézd.

Fotometrickym poznavacim znakeniZe byt velky barevny indef® - V). Tedy rozdil
hvézdnych velikosti v barvacB a V, ktery je vzdy ¥tSi nez 1 mag. Je époben jak nizkou
efektivni teplotou tak zejména tzv. fialovou depréstenzivnim zeslabenim kratkovinného
konce spektra vyvolanym molekulami,GiC a SiG.

Rostouci hustota okolotxdnych obalek zjsobuje, Ze &Sina uhlikovych hézd prestava

byt sledovatelna ve viditelné oblagésti spektra a stavaji se pozorovatelnymi v ifdraené
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oblasti. Mnohé takové objekty objevila rttgdad druzice IRAS, dalSi nasletlinfracervena
prohlidka oblohy Two Micron All Sky Survey (2MASS)lejrozsahlejSi katalog uhlikovych
hvézd General Catalog of Galactic Carbon stars, 3dAicnis et al. 2001) obsahuje téin
sedm tisic h¥zd.

Zasluhou nukleosyntézy v centralnich oblastechopmkovanym promichavanim jsou
v atmosférach AGB hézd zastoupeny v dostéteém mnozstvi i dalSi prvkyiedevsim C, N,
a O, které mohou v chladném ptesti Ter < 3 500 K vytvéet jednoduché molekuly,
predevsim Sestici CO, CN,,©C3, HCN a GH,. PrestozZe je peet €chto molekul v objemové
jednotce o #kolik fadi menSi nez b maji vyrazg veétSi absorpni koeficienty, proto je
muzeme pozorovat ve spektru. Niégad u éerveného obra s chemickym sloZzenim Slunce
s teplotou fotosféry 3 500 Kripada na jednu molekulu TiO asi jeden milion molely Ve
spektru vSak dominuje TiO, Jorgensen et al. 1992.

Pozorovani uhlikovych ked s velkym spektralnim rozliSenim v inffemveném oboru neni
obtizné. Analyza spekter vSak je Zmé& komplikovana, nejista a nejednoZna, coz je
zpasobeno velkym ptiem atomarnich absafpich ¢ar a molekularnich pésNeékteré Udaje
ze spektralni analyzy v&ak umingi ziskat vysledky. Najklad ponsr **C/**C v uhlikovych
hvézdach Ize zjistit a jeho hodnota vrozmezi (4 —)10Razuje, Ze jejich evoluce je
heterogenni. ¥ina C - N h¥zd méa porsr 2C/*°C = 4. Pomdr C/O v intervalu (1,01 —
1,76). Skupina C — R ma efektivni povrchové tgplointervalu ( 4 200 — 5 000) K a pém
12C/*C = 4, porgr C/O v intervalu (4 — 9). Nejstudowvgai je skupina hézd C — H , nebd
se jedna o objekty s vysSi teplotou a pomd chudé na kovy, takZe stupdlendovani
absorgnich ¢ar je relativie mensi. Porer *C/2C se pohybuje v rozmezi (8 — 25)Kieré
z pozdajSich typi mohou mit porér az 100 i vice.

U uhlikovych h¥zd Ize ve spektrech spolehdiuréovat molekuly, nap C,, CH, CN, NH,
Cs,CO, SiG.

Systém absorpci molekuly,C

Molekula G vytvéii ve spektru &kolik zakladnich systéthabsorpci: Swalv ve viditelné
oblasti spektra, Philigiz v blizké infr&ervené oblasti a Balik-Ramseyv v daleké
infracervené oblasti.

Swariiv systém sestavarady molekularnich pasrozprostirajicich se od kratkovingésti
viditelného oblasti spektra az do blizké ik&evené oblasti. VSechny pasy degradujérem
ke kratkovinnécasti spektra, viz obr. Nejvyragjn se projevuje zakladni absém pas G
(0,0) s rozdilem vibrmich kvantovycktiselAv = 0 vytvaejici hlavu u vinové délky 516,5

nm. Vyrazné jsou i zakladni pasyAs = * 1, jejichZ hlavy leZi v zelené oblasti spekira
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vinové délky 473,7 nm a ve Zlutémése u vinove délky 563,6 nm. Oba jsou vhodné pro
studium izotopického potnu *2C/*°C. Swartiv systém molekularnich pége nejlépe popsan
Phillipsem (Phillips 1948). Spektroskopickému studichto pad je wnovanatrada praci
(Spite, Spite 1979).

Molekularni synteticka spektra generovan&itadem jsou zavisla nafgatém modelu
hvézdné atmosféry, ve kterém sefigusné molekularni absorpce realizuji. Zvolme
zjednoduSeni, Schwarzschildmodel atmosféry, tedy model sigvracejici“ vrstvou.

Absorgni vlastnosti pevracejici vrstvy, ve které dochazi k absorpcierd Ilze

charakterizovat optickou tlotilou 7,, kterd souvisi s hloubkou spektralmry

Fo,—F
R,=— 24 kdeF,, a F, jsou intenzity spektra v kontinuu a#re g vinové délce
FO,A Y

pies rovnici penosu z#eni. Jak ukazal Uikl 1938, lzeteSeni této rovnice podstatn

zjednodusit pouzitim poloempirického vztahu Minaer935 -1 + L , ve kterém

A Rc TA

R. predstavuje negtSi centralni hloubkwary pro r - . Minnaertova aproximace
vyjadiuje ve skuténosti interpolani vztah mezi déma extrémnimi fipady, kdy jednou
r <<laR, =71, apodruhér >>1 aR, =R,. Opravrgnost pouziti vztahu préeSeni
syntetického spektra #dodnil Climenhaga 1960.

Phillipsiv systém v blizké infrg&ervené oblasti je popsan v jiz zfavané praci jeho nélezce
(Phillips 1948). Ve spektrech uhlikovychdzd tento pas studovali nagFujita a Yamashita
1960 a Gilra 1975.

Cerveny systém molekuly CN
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AGB nucleosynthesis

Hot Bottom Burning: carbon
AGB nucleosynthesis

Hot Bottom Burning: nitrogen

Other effect of CNO-cycle: “N is produced from C
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Molekula CN vytvéi sice vlastni systém molekularnich pase fialové oblasti spektra, ten
je vSak u uhlikovych hszd v disledku intenzivni ultrafialové deprese v tét@sti spektra
obtiZzre studovatelny.

Druhy ¢erveny molekularni systénm¥iplusejici molekule CN se rozprostira od 700 nm az
k vinové délce 1,m.

Pon#r °C/C ve spektrech hezd byl uovan z molekularnich pA<N u cel&ady hwzd,
nagiklad u Arctura Grifin 1974, Tsuji 1978, Fujita 1B8pro obry spektralnichitd G a K
Tomkin, Lambert, Luck 1975, 1976, u cefeid Loumcmnbert 1975.

Matsura et al 2002 publikoval analyzu spektestiSaihlikovych hézd z Velkého
Magellanova mréna pdizené na dalekohledu VLT. Ve srovnani s galakticakghiikovymi
hvézdami maji tyto wtSi pongr C/O (> 1,2 ), coz Ize vystlit tim, Ze v VMM je &tSi ponér
u (GHy) / (HCN) nez u hyzd v okoli Slunce.

Wachter et al 2002 odvodil vylepSeny popis peachiizeného h¥zdného ¥tru pro
chladné uhlikové hszdy na konci AGB faze vyvoje

Iogdd—'\t/l = 886-195logM - 681logT + 247logL, kde hmotnost a #&y vykon jsou

v Ms a Ls T teplota je v kelvinech.
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9. Dlouhoperiodické proémné hwzdy

Hwézdao Ceti (Mira), viz obrazek, je prvni¢decky popsanou profnnou h¥zdou, ktera
nebyla novouci supernovou. Jeji proénnost v moderni dabpopsal v roce 1596 David
Fabricius. Perioda 332 drbyla stanovena asi v poloin7. stoleti.

Dlouhoperiodické progmné h¥zdy ozngujeme jako h¥zdy typu Mira respektive miridy.
Jde o heterogenni skupinu chladnyckzay s povrchovymi teplotami (3 000 — 3 500) K. U
vétSiny mirid je maximum energie vy&avano v infr&ervené oblasti, mezi (1,0 — 3,@jn.

V katalogu GCVS je zahrnutdags 6 000 mirid, Feast 2001.

Jde pedevSim o chladné obry s hmotnosti 1 Ms na asymptotické &vi obra. Presrgjsi
odhady zaloZené na teoretickych vitazh davaji rozsah hmotnosti (0,8 — 2. Frojevu;ji se
piedevSim nepravidelnymi &elnymi zménami. Amplitudy s¥telnych Kivek dosahuji
v priméru (4 — 5) mag ve V oboru (ne&jgi amplituda je 14 mag). Bolometrické &my jsou
podstaté mensi, coz je zd&inéno znenami v rozloZzeni energie ve spektru.

Rozcleni podle obsahu chemickych ptvje nasledujici:

C typ jsou bohaté na uhlik (C/O > 1), ve spektréaminuji pasy molekul uhlikuL

M typ bohaté na kyslik (C/O < 1), v optické obiagtektra jsou vyrazné pasy molekuly TiO.
Styp hezd (C/O= 1), ktery tvdi prechodovy typ mezi alma edchéazejicimi, pasy ZrO
jsou ¢asto doplné silnymi pasy TiO. Obvykle skupiny M a S ozngme jakokyslikové
miridy.

Rozdily mezi obma skupinami jsou dany p@m promichavani, kterymi Bzda proSla.
Atomové absorgni ¢ary nestabilniho technecia byly zfisy v S miridach p&atkem 50. let
minulého stoleti. Polas rozpadu jeho nejstabijiiho izotopu je 4.10 roki a izotopu
vytvareného termonukledrnim s-procesem (99 Tdgdpoklddanym procesem pro tyto
hvézdy, méa poloas rozpadu pouze 2.20roki, Feast 2001. To byloi#tazem, Ze produkty
vznikajici v jade jsou procesem promichavani vynaseny do atmostadhSpektralntary
technecia byly posléze nalezeny i u mnoha kyslikbwg/ uhlikovych mirid.

Cary absorpnich paé@ CO mohou byt pozorovany v inffarvené oblasti spekter. Zmy
radialnich rychlosti g¢ar molekul CO s relativhvysokym stuptim excitace, které se formuiji
hluboko v atmosfi@ hwzd ukazuji, Ze jednou¢hem cyklu pulzace je generovana razova
vina, ktera prochazi atmosférouckady snérem k povrchu.

Pro pulzace hszdy je podminkou existence zoény, kterésgbi jako ,,Eddingtonova

zaklopka“, jez akumuluje energifippmr&ovani h¥zdy a uvohuje se pi expanzi. V pipad
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mirid to je Zejme vrstva, ve které je helium ionizovano tlakem, mekinace naslednuvolni
energii z vrstvy fi expanzi.

Charakteristikou dlouhoperiodickych prémmych je existence emisnictar Balmerovy
série, jejichz intenzita se émi s periodou pulsaci. S velkou prapddobnosti jsouwéary
excitovany razovou vinou hluboko v érdné atmosfi@, Feast 2001.

Mnohé z prozkoumanych mirid také vykazuji vitjch fazich cyklu emisnicéry
neutralnich a ionizovanych kawe |, Fell, Mg I, Si |, In |, rov&Z i zakazanyclar [ Fe Il ],
podrobna analyza bude nasledovat nize.

Hwézdy typu Mira jsou velké, chladné dlouhoperiodighéménné h¥zdy na asymptotické
vétvi obri. Jejich kvantitativni vliastnosti nejsoiegré znamy.

Predpokladané typické parametrydad typu Miry

Hmotnost 1-2xM
Perioda (200 - 50060 d
Polomer (150 — 3503 R
Efektivni teplota (2 800 — 3000) K
Réazova amplituda (25 — 30) kih.s
Rychlost @tru 10 km’s
Ubytek hmotnosti (2.16- 10" ") Msrok *
Hvézda perioda Hipparcos Zavssle - L

[dny ] ripc] R [R] r [pc] R [&
o Cet 332 128 424 M7l 387 = 37
U Her 406 339 455 3683 490 + 46
x Cyg 407 106 224 1756 371 + 37
T Cep 390 210 458 1817 408 + 38
R Cas 431 107 263 HOR7 475 + 51
T Cas 445 602 842 2999 418 + 56

9.1. Vyvojova stadia dlouhoperiodickych prémych

Vyvojovy stupé kyslikovych mirid je nejgetelrgjSi u kratkoperiodickych mirid, které jsou
¢leny kulovych h¥zdokup. Tyto h¥zdy s menSi hmotnosti uk&nsuvij pobyt na hlavni
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posloupnosti a f@gsunou se naétev ¢ervenych ohik. Z vrcholu RGB naslednpiejdou na
horizontalni ¥tev a poté mezi obry na asymptotickattew AGB. Nasledujici obr. ukazuje
barevny diagram vSech znamych mirid z kulovyckZdokup a didle RGB a AGB kxd

z kulové he¥zdokupy 47 Tuc, kde jsou znamy jenniridy.

Miridy jsou Zetelrg nejjasijSi a nejchladgsi ze vSech hizd v diagramu. Jejich z&é
vykony jsou nad maximem pro RGB dady (pro periody nad 106 dpa jsou i nad AGB
hvézdami - Feast 2001.

V blizkosti vrcholu kivky AGB zatnou u h¥zd probihat tepelné pulsygtiiem kterych hii
helium a vodik v z& obklopujici neaktivni jadra ed. Ty se nachazeji ve stadiu tepelnych
pulsi, s charakteristickymi vlastnostmi viehu jasnych fazi kazdého tepelného cyklu. Dale
nasleduje odvrZzeni atmosféry do mezidoného prostoru, z objektu se stavaji planetarni
mihoviny.

Zrejmé se hv¥zda nmize stat miridou i &olikrat. Mezitim bude pravghodobre
polopravidelnou progmnou h¥zdou s malou amplitudou 2m jasnosti, v niz tepelné pulsy
jsou iniciovany kazdych 10roki.

Vyskyt kratkoperiodickych mirid v kulovych kzdokupach § miridy s periodami kolem
200 dri ve 47 Tuc) dokazuje, Zze miridy s takovymi periodamusi byt staré objekty
s paatetni hmotnosti rovnajici se fiplizn¢ Ms. Astrofyzikalnich (daj o miridach
v kulovych hwzdokupach je malo, ale i z neudplného souboru wplyze pi existenci
v hvézdokug vice nez jedné miridy si jsou jejich periody kiz

Pozorujeme rowi zavislost mezi periodami a obsahem tkow mirid v kulovych
hvézdokupéch, periody jsou delSi pro¢hdy s vySSim obsahem kinv Kratkoperiodické
miridy, s periodou kolem 200 dnpati ke staré diskové respektive halo-diskové populac
jak |ze @ekavat podle vlastnosti mirid z kulovychdadokup. Miridy s delSi periodou at
k populacim mladsim, bohatSim na kovy.

Podobg miridy OH/IR s periodou (1 000 — 2 000)idtuto posloupnost dofliji smErem
ke hwzdam s ¥tSim hmotnostk 4 Ms . Miridy ve Velkém Magellanaymrainu, které jsou
od nas vSechny zhruba stgjwzdaleny, se vyzraji zietelnou linearni zavislost mezi
bolometrickou nebo IR hzdnou velikosti a log P pro periody 100 dny a= 400 dny.
Zéarivy vykon mirid s periodou P = 200 dne asi 4 000 k a @i periodd P = 400 dn je to
9 000 Ls . Absolutni h¥zdnou velikost i vzdalenost mirid itheme ziskat ze znamého
Uhlového i linearniho méru hwzdy. Ritomnost kratkoperiodickych kyslikovych mirid
v kulovych h¥zdokupach stefh jako kinematické vlastnosti mirid v Galaxii ukagzuge

periodam jednoho roku a mensim odpovida hmotmrodt Ms.
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Tuto skuténost spolu se znamym linearnimap€rem a periodou KiZeme pouzit
k nalezeni modu, ve kterém mirida pulsuje. V tétobfematice je situace zatim nejasna.
Teoretické vypoty vychazeji z pedpowdi rdzové viny dostate¢ silné k excitaci, coz
potvrzuje pozorovana emiseiedpokladaji mensi teplejSi émrdu, ktera by ma pulsovat
v zakladnim modu.

Nekteré miridy jsou sloZzkami dvojiezd. Tzv. symbiotické hszdy vykazuji bohaté emisni
spektrum s relativhvysokym stuptim excitace. K nim dochaztigietoku hmoty od slozky
— miridy na disk obklopujici kompakij$i slozku dvojhézdy, nejblizSim takovym systémem
je zZ'ejme¢ mirida R Agr (P = 387 dij.

Existuje i pordrné pocetna skupina prosmnych ¢ervenych veleolir, ktefi obdobr jako
miridy maji pravidelné zgmy jasnosti a jsou tak i klasifikovani. Jejich pela je delSi nez
400 dri, vyzna&uji se mensi amplitudou &elnych zmén nez miridy. Absolutni hizdné
velikosti jsou o d¥ magnitudy ¥tSi nez hézdné velikosti mirid, nejsou dosud tak deb
prozkoumani. Tyto objekty byly nalezeny v naSi GaJar Magellanovych mrénech jakoz i
v galaxii M 33.

Infracervend, radiova a interferometrickd pozorovani vedwostups k porozungni
slozitym atmosféram mirid, jejickesného okoli, k odhaleni vazeb mezi vlastnostmidreéri
jejich pulzacemi. Jednim z @ilje odhaleni mechanismu ztraty hmoty a formovami. zr
Rovréz zawrecné odvrzeni vgSich vrstev mirid a nasledny vznik planetarnidhawin neni
dostaten¢ probadan, festoze se jedna o &tivou fazi heézdného vyvoje.

Miridy jsou dilezité jako ,,indikatory* vzdalenosti (v Galaxiik@Zz i v blizkych vijSich
galaxiich). Napiklad jsou zastoupeny ve velkém¢po v centralni vyduti naSi Galaxie a
zkouméni &chto hwzd v optickém, IR a radiovém oboru umozni pochoglibZenti,
kinematiku a strukturu galaktické vydutPokud se podaprokazat, Ze periody mirid jsou
zavislé na hezdnych populacich ke kterym piatbudou pouzitelnymi indikatory galaktické

evoluce.

9.2. Spektra a atmosféry dlouhoperiodickych pnonych hezd

V praci P.G. Tuthill, C.A.Haniff 1999 je analyzina atmosféra i dlouhoperiodicky
proménnych he¥zd (o Cet, R Leo, W Hyg, Cyg a R Cas) v optickém a inferveném oboru
pomoci Herschelova dalekohledu (4,2 m). V jejictbraaeni byly zji&ny odchylky od
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kruhové symetrie. Déale byla potvrzendtpmnost jasnych oblasti, kterégpivaji (5 — 20) %
k celkovému toku z&ni, coZ odpovida situaci u dalSich velégbozdnich spektralnichiidl .

Pra¥ modernimi metodami s vysokym rozliSenim byly pax@ny detaily na povrchu
blizkych chladnych hszd, napiklad u Betelgeuse byly zji&ty odchylky od kruhové
symetrie v radiové, optické a ultrafialové oblagtiektra. Dosud vSak neexistuje uspokojivé
vyswtleni fyzikalnich picin téchto deformaci.

Proto vznikla vySe citovana prace. K v§tdeni odchylek od sférického tvaru atmosfér bylo
navrzeno wkolik moznosti, nafiklad rotace h¥zdy, interakce s fiwvodcem pipadre
existence iznych skvrn. Soudoba interpretace dat formulujeok8zu gitomnosti lokalnich
oblasti jasné emisefipemz existuji dva mechanizmy vzniku takovych oblatini vychazi
z interferometrického pozorovani povrctervenych obi - Tuthill et al. 1997, jasné oblasti
jsou interpretovany klasicky jako vrcholy velkychoriwektivnich busk. Pozorované
vlastnosti u sledovanychép hvézd jsou velmi podobné, je mozné takto wibtymensi paet
jasnych oblasti — z6n, které pokryvaji 10 %&idného disku, teplotni rozdil u niafini
nékolik set kelvini. Druhé alternativni vysileni — Uitenbroek, vychazi z hypotézy spojené
s razovou vinou zsobenou pulsaci kzdné obalky. Tato hypotéza je v dobré shad
modelem mirid, kde spektra v optické oblasti doliafarmovani pulsaci zZisobenych
razovou vinou v jejich tenké atmogéé Neni vSak zcela jasné, zda tento mechanisntiie m

generovat kompaktni struktury, jejichz existenchzéda data z pozorovani.

Pulzace h¥zdnych atmosfér

VétSina hezd z horni pravécéasti H-R diagramu pulsuje. Tyto pulzace zahrnuji
velkongtitkové cyklické pohyby jejich oba) velmicasto v jednoduchém radialnim modu.

Rozbor této problematiky vychazi ze zakladnidvnic stavby hvzd, nap. rovnice
hydrostatické rovnovahy, kter4 vSak v atmosférachsyjicich h¥zd neni splovana.
Akustické a hydrodynamické vlastnosti atmosfér jstudovany v souvislosti s oscilacemi.
Pulzace a odchylky od hydrostatické rovnovahy ve#awzsteni hwzdnych atmosfeér.
Zmeny atmosfeérickych struktur jsou obvyklé, avSak n&mi, Bowen 1988, Cuntz 1989.
Rozstovani samotnych Reed cini nepouzitelnou planparalelni aproximaci ji#i pvyseni
polomgru 0 5 % - Schmid-Burgk, Scholz 1975. Ovliye rovréz formovani spektralnicéar,
usnadiuje vznik prachu a ztrdty hmoty, jak bude dale pops KieSeni rovnice i@nosu

z&eni je pouzivana sféricko-symetrické aproximace.
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Rozvoj roz&iovani atmosféry je podporovan radialnimi pulsaceviodel je pro jasného
obra nebo veleobra, ¥ = 5 500 K, pulsaéni perioda (75 dif) a amplitudy (0,5 — 2) km$
Ize aplikovat na htzdyy Cyg aa Per.

Jak jsme jiz uvedli, charakteristikou mirid jgistence emisnicltar Balmerovy série,
jejichz intenzita se systematickyémi s periodou pulsaci. Vychazi setfeqpokladu, z€ary
jsou excitovany rdzovou vinou. Maji neobvyklé irgity, coZ je patrty zpasobeno tim, Ze
emise vznikaji rdzovou vinou hluboko veshdné atmosfi@ - Fest 2001.

V prab¢hu cyklu pulsu razova vina postupuje &gem vre atmosféry. Prochazejici igi
Z nitra je z velk&asti modifikovano absorpci ve §8i atmosfée. Vzhledem k nizké teplkot
je malo ptizratnd, dochazi k disociaci molekul TiO a prudkému peldl opacity. Probihaji
zmeny spektragéry TiO se gidaw objevuji a mizi. Pulzace Bzd v nitru nemaji na zémy
jasnosti h¥zd zasadgjsi vliv.

Atmosféry mirid jsou velmi rozsahlé.ikazem je mireni jejich piméra ve vizualni a
infracervené oblastiifp zakrytech Msiceni interferometrickych rétenich, viz nize.

Pra¢ tyto hwzdy, vzhledem k jejich povrchovym teplotam 3 000 K jsou vhodnymi
objekty pro pozorovani pomoci ISI (Infrared Spatiaterferometr), tedy infrg&erveného
prostoroveého interferometru, coz je podrélpopsano Weinerem 2002.

V tabulce a na obrazku jsou shrnuty vysledidtani hwzdnych ptiméri o Ori, o Her, o
Cet, y Cyg, vZdy jsou uvedeny vinova délka, pouzitd tdchrk uceni Uhlové velikosti
hvézdy, dalekohled a vifpad dlouhoperiodickych progmnych roviz faze v case
pozorovani.

Jsou pikazné velké rozdily v ahlovych velikostech v zaw#tl na vinové délce. N&glad
pro miridy na 710 nm, kde existuji silné spektraiaiy TiO, je Uhlova velikost&Si nez na
jinych vinovych délkach. Ve &dni infr&ervené oblasti je velikosttdi o 60% nez v blizké
infracervené oblasti.

Uhlové ptiméry a @i znalosti vzdalenosti tézdy linearni piméry jsou dilezitymi
charakteristikami hzd, podstatnymi pro tovani jejich vnitni stavby. Velikost linearniho
poloméru ovliviiuje povrchové gravitai zrychleni a prmérnou hustotu hézdy @i zname
hmotnosti. Empirické vztahy mezi Ghlovou velikostibsolutni bolometrickou Kzdnou
velikosti a spektralni fidou byly analyzovany van Bellem 1999. V tigadc
dlouhoperiodickych progmnych h¥zd presnd hodnota pméru bude indikovat mod pulzace
hvézdy.

DalSi charakteristikou,ffno odvozovanou pomoci uhlovéhaip®ru je efektivni teplota,

pii znameé husteétz&ivého toku.
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Upravou ze Stefanova — Boltzmannova zékéna& 4 TR?0T,; a dosazenim obdrzime

L
47 ?

2
=Fpy = (TRJ oT4 = ©@%0T, , kde r vzdalenost kedy, © dhlovy polongr

hvézdy ziskany zpravidla interferometricky.rfifpomindme, Ze hustotaipého tok z hezd
nezavisi na modelu atmosféry a jeéeZitou ntfenou veléinou, viz Mihalas 78.
Hvézda Hustota #i&ého toku [W.rif] Pemér [mas] Efektivni teplota [K]

o Ori 1,08 .10 53 3270
o Her 4,09 . 1d 39 2990
o Cet (min) 2,13 .18 36 1490
o Cet (max) 2,67 . 1b 48 2430
R Leo 2,47 . 1 63 1490

Dlouhoperiodické prosmné se vyznauji polonery stovek polonira Slunce, hmotnost je
srovnatelna s hmotnosti Slunce. TudiZ jejich powvéhgravit&ni zrychleni je o &kolik radi
mensi nez u Slunce, proto jsou atmosféchto hwzd hodr rozsahlé.

Fikladné pro miridy (M = 1 Ms, R= 700 R, T = 3 000 K) je Skélova vySka atmosféry

KT
m, g

gravitani sile a rdzové viny odtlaji latku snérem od h¥zdy.

= 4,710 m, tedy 0,093 pologru hwzdy. Sila tlaku z#&ni v atmosfée pisobi proti

Miridy se vyznauji nizkymi povrchovymi efektivnimi teplotami, zvok typickou hodnotu
priblizné 2 500 K. Ri této teplok jeji narfist o 1 % vede k zvySeni intenzity spojitéhdera
absolut’ ¢cerného &lesa o 8,24 % na vinové délce 700 nm, 5,79 % nd um, 2,83 % p A
= 2,2um, a pouze 1,28%ipnai = 11,149um. TudizZ v optické a blizké inféarvené oblasti
spektra vyzgovana intenzita je mnohem vice citliva keé&mam teploty nez na vinové délte
=11pm.

Na povrchu hézd byly zjiS€ny teplotni nehomogenity, nebexistuji turbulence vyvolané
konvektivnimi proudy. Nizké teploty oblasti obklgigich hwzdy maji jest jeden dlezity
efekt tykajici se stavové rovnice plya komplikujici interakci latka — ¥@ni. Je to formovani
molekul @i teplotach nizSich nez 3 000 K¢etrge H, ,CO a rkterych dalSich oxidl a
uhlikovych molekul. Spektra molekul se vyZop mnoha spektralnimicarami, které
prerozcluji energii fotosférického zéni. Prach rozptyluje a absorbujeéthy, moderni

nedavné vyp&ty modeli atmosfér &chto objeki se zahrnutim uvedenych jeunohou
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dramaticky pozrénit predstavy o strukfie mra&en kolem &chto hwzd Ferguson et al. 2001,
Bowen 1988, Bessel et al. 1996.

Optické vlastnosti prachtast&né zavisi na chemickém slozeni a réeai velikosti zrn.
Laboratorni mifeni jsou srovnavana s astronomickymi Udaji. Ma&iRogers 1987 popsali
nékteré modely uhlikovycliastic se spektralnimi pozorovanimi uhlikovédy IRC+10216.
Suh 1999 publikoval optické vlastnostieknikového prachu a astrofyzikalni data padao
zawry o téchtocasticich kolem kyslikovych AGB ked.

Strukturu prachového obalutgeme odhadnout zargdpokladu, Zetastice prachu jsou

v termodynamické rovnovaze a ziskavaji teplo zrémthwzdy. V tom gipact plati

o , L o . . .
zaeni absorbovane4—2 = oT* z&eni vyzdéené. Jestlize teplota v R JB,, pak plati
r

T(r):Tf(LRj ®. Suh 1999 - jemikové prachové kondensaty s teplotou 1 000 K pro

e

charakteristické hustoty plynu v éednych atmosférach.

Frikladne pro o Cet s efektivni teplotou 2 500 Kieme odhadnout viiiti polomner
prachového Utvaru na zhruba 6,25 Proa Ori s Tet = 3 300 K je polorér prachového
Gtvaru 10,89 R PredkEzné propaitany polongr u o Cet je velmi blizky hodnét6 R,
piredpokladané Lobelem et al. 2000 z modelovani splelito rozdleni energie hézdy.

Modely dokazuji pulzace vyvolanéte&iim razovych vin stmem k povrchu, které
prochazeji atmosférou. Expanze spojena sizénim ochlazuje plyn, dochazi ke
kondenzaci prachu. Dynamické modely Hofnera et9@8lgedpokladaji vznik prachového

Gtvaru o polomdru asi 2 R.
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Intensity Distribution
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Figure 3.2: Intensity Distribution of a Star with Dust Shell Forming at 2R.
Bowen 1988 fedpokladd, Ze na Lidm pozorovana velikost o Cet je viastmirou velikosti
opticky tlustého disku¢sné obalkou 1,75 R obklopujiciho kontinuum fotosféRarivy tok
stredniho infréerveného z&ni odpovida horkému zdroji, nikoliv chladné praghobalce.

Vytvoreny model o Cet fedpoklada existenci prachové slupky vzniklé na&itér
1
vzdalenosti s teplotou 1 300 K a teplotnim @edim odpovidajicimr 2 kolem sférické

hvézdy vyzdujici jako absolutn€erné €leso o teplat 2 500 K. Teplota 1 300 K je horni
limitou.

Celkové optickéd tlouka je konstantni, 65 % #ni na 11lum pochazi z prachové vrstvy.
Propaitejme rozdleni intenzity pro takovy model. Vyneseme réledi intenzity pro h¥zdu
o poloreru 25 mas majici vzniklou prachovou slupku o palon? R, obrazek .Ostry vrchol
na 50 mas je Zo/odiovan vnitni hranou prachové slupky ze strany.

Nizka teplota AGB htzd je vysledkem relativhchladné okolohdzdné latky. V &chto
oblastech s relativnvySsi hustotou a nizkou teplotou mohou existoednpduché oxidy.
Kolem kyslikovych h¥zd nagiklad CO, TiO, SiO, respektive i 8. Jejich spektralnary
s velkymi absorgnimi koeficienty mohou ovlivovat spektralni roztdeni z&eni ve hézde a

tudiZ i podstat&h ménit pozorovanou velikost Redy. Rerozdleni z&vého toku vyvolané
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H,O a TiO je zachyceno na obrazcich, které demonmssyntetické spektrum z blizké
infracervené oblasti, prog@tané pro h¥zdné atmosférgtyi rozdilnych hodnot efektivnich
teplot. Celistvé a t&kované ¥tve kiivek zobrazuji dva rozdilné seznamy spektralghpro
H,O prechody. Vidime, Ze pro kzdu s teplotou 3 500 K existuje pouze velmi malé®hstvi
Obracer ve hwzdéach s teplotou 2 000 K jsou pasy vodnich par80) % hlubsi, indikuiji,
Ze na&chto vinovych délkach by mohly byt pozorovanyj&n atmosférické vrstvy netpin

Je zcelaiejmé, Ze spektra AGB kzd jsou znan¢ ovliviiovanacarovou opacitou bO a
TiO. Napiklad ua Ori byly pozorovanyary HO - Jenings & Saha 1998 acena jejich
sloupcova hustota 3.1 cm™. Tsuji 2001 uvadi, Ze existuje pozorovana horkefudarni
oblast s teplotou kolem 1 500 K v atmosféraétSimy hwzd pozdnich spektralnich tip
obsahuijici chemicky aktivni ,,polévku” diatomickyalpolyatomickych molekul.

Meieni paméra vice h¥zd bylo provedeno s interferometrem Mark 1l v ralag (712 —
754) nm. Velikost zjiga na 712 nm je systematickyt®i, pravédpodobr zpisobena
silnymi pasy TiO na této vinové délce. Obrazeksie vysledky niteni piméru vybranych
hvézd ve vinovém rozsahu (1,0 — 3. Pozorovana velikost Ori vzrostla z 42 mas na 48
mas, zatimco u o Cet vzrostla z 21 mas na 60 mas,je pravdpodobr zpisobeno
piitomnosti silnych pdsTiO a HO.

RozSfeni €chto polyatomickych molekul v AGB kgdach a velké opacity jejich
spektralnich car umo#uji vylozit mnoho pozorovanych zZm v métenych péimérech
v zavislosti na vinovych délkach, moznadase.

U M typu mirid , jejichz efektivni teploty jsou ¢ (2 000 — 3 000) K, van Belle et al. 1997,
Wallerstein & Knapp 1998, byly zji&ty z&ivé vykony L= (3.10° - 8.10%) L s, Habing
1996. Poloméry hwzd jsou R = (150 — 600) B Wilson 1982, van Belle et al. 1997.
Swételné Kivky vykazuji pravidelné zgny s periodami= ( 300 — 500) din, Wallerstein &
Knapp 1998, Habing 1996, kde amplitudy vizualnigbzdnych velikosti jsou (2,5 — 7) mag
Wallerstein & Knapp 1998, Habing 1996.

Richter 2003 se zabyval modelovanim a diagnostike 1l respektive [Fe Il] emisnictar
vznikajicich v atmosférach mirid M typu, zejmérkaumal otazky
- jsou emisnéary Fe Il excitovany razovymi vinami,

- jestlize ano, v kteréasti razové viny dochazi k excitaci¢o nebo po),
- existuje souvislost mezi tvorbou prachu a objdm sear,
- kde v atmosfi& cary vznikaji,

- které termodynamické parametig vznik car.
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Observed Radius depends on wavelength!
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Emisnicary Fe Il respektive [Fe [l] M-typu pratnnych mirid jsou znamyips 60 rok.
Jejich analyza poskytuje cenné Udaje o hydrodyniaroita termodynamickych podminkach
v téchto pulsujicich hézdach. Vysocedisperzni spektra spoées NLTE modely umaoduji
Vypocty prenosu zéeni vearach.

Spektroskopicky byly zkoumardary Mg |, Mn |, Si |, Fe | a Fe Il. Poslegdiimenované
cary Fe Il , [Fe Il] jsou pozorovany ve émdach, které jsou v maximechégsinych Kivek.
JaswrjSi maxima jsou spojovany se silnymi razovymi vimard faze jejich objeveni
usuzujeme, Ze musi pochazet z kmith oblasti - 3 Rvzniku prachu.

Poznamka€ary Fe Il , [Fe ll] jsou pozorovanyiady astrofyzikalnich objekt Nagiklad
jsou dominantni virznych plynnych mlhovinach, jakéeba v mlhovig v Orionu (Osterbrock
et al. 1992), mohou byt detekovany ve zbytcich supe (Hudgins et al. 1990, Rudy et al.
1992), jsou pitomny ve spektrech Seyfertovych galaxii (Osterkr2®90) a v mlhovinach
kolem modrych prognmnych h¥zd (Johnson et al. 1992).

Z modelovani fenosu z#eni véarach NLTE a z fedkZna studie modelu stacionarniho
vétru s ungle vioZzenym vrcholem vysoké teploty vyplyvaghkteré zagry. Vitr je podstatny
pro formovani emisnicltar Fe Il respektive [Fe Il]. Razové viny jsou meaksaem
k ziskani vrchal vysokych teplot v atmosfé a jsou tak fi¢cinou vzniku emisnickiar.

Vznik prachovycltastic a emisnéary Fe Il respektive [Fe 1] jsou ve vzajemné saloasti,
razova vina indukuje vznik prachu v spodnich atm@askych vrstvach, lze ji analyzovat
pomoci &chto emisniclar. V piibéhu faze mnozstvi prachovy¢hstic naiista.

Z analyzy celého procesu vyplyva, Ze existujezeojedna oblast kzdnych fotosfér (1,2 —
1,8) Rs vzniku dovolenych o zakdzanyciar Fe Il. Rozhodujicim podifijicim faktorem
vrcholu toki je hustota iorit Fe Il, emisnicary mohou pochazet pouze z oblasti hustot — viz
nize. Fyzikalni podminky:

Hustota pedcelem viny p = (3.107%2-4.10™ kg.m™3
Amplituda rychlosti razuA v = (20 — 30) km?E,
Polohacela viny od h¥zdy (1,2 — 1,8) R,

3

Hustota ionizovaného Zeleza.n= (10** - 10**°) m3.
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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™2) and
temperatures as a function of radial distance in units of R.. [a(b) = a x 10°] [20]

Distance Vs ng To 71 Ty
- 1.2 20.0 3.7(14) 2062 2.0(15) 19722
i 1.4 185 1.4(14) 1879 7.3(14) 17016
1 - 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

9.3. Pulzace dlouhoperiodickych prémmych hwzd

P vykladu pulzace vychazime z teorie razovych Wnochazi-li rdzova vina plazmatem,
zaliva je tim vice&im je jeji rychlost wsi. Cast tepelné energiefgrhazi na excitaci a
ionizaci atonf, které po nasledné rekombinaci takto ziskanouggneyzari zpst. NejwtSi
emise nastava ve vrstatmosfeéry, kterou pr&wézova vina prochézi. Spodni vrstvyehay,
kterymi jiz razova vina proSla, se ochlazuji a \ygiamére. V maximu jasnosti je rychlost
razové viny maximalni, nasleéinslabne a v minimu se ztraci zcela. Razové viny jso
generovany pulzacemi vrstev v nitruclad.

Z&kladni termodynamické Gvahy o pulsacicléziv pochazeji od A. S. Eddingtona,
podrobrjSich rozpracovani podali dale S. A. Zevakin, Ropénhahn, J. Cox a N. Barker.
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Predpokladejme, Ze ip teplotdchtadow = 10 * K plati pro opacitu — nefrranost

7
2

Kramersiv vztahx = pT 2 , vhodna aproximace pro véhvazané a vokivolné gechody.

Jak se bude #mit opacita - nepizratnost utité vrstvy uvnit pulsujici hézdy pi jejim

smr§ovani respektive expanziPredpokladejme, Ze pulsace (stt@vani respektive
expanze) prol&hnou relativné rychle, tedy se i nich zachovava tepelna energie,
hovorime tak o adiabatickych pulsacichBudeme hledat vyjg@ni pro znénu hustoty a

teploty sledované vrstvy.Vime, Zéi mdiabatickych zrnach je tlak plynu asrny husto

5

P= p’ respektiveP = p3. Déle plati P = A,oT , teplota je Urrna hustat T = p’™*,
U

5
P2

3
pro adiabatickeé e plati % =( J . Upravime vyjateni pro zminu koeficientu opacity

1 1

v zavislosti na hustét a teploé pii stlacovani a expanzi vrstev plynu

9-7y

2 T2
LSS &(T—Zj = (&] . Ze vztahu vyplyva iezity zawr, je-li index adiabaty plynu
K, P\ T, P

vy > 9/7, potom f stlatovani plynu se opacita - négrainost zmenSuje. Jde na prvni pohled
o paradox, P stlatovani plynu se ztSuje teplota, ale také ionizace, plyn se stava
se ¥iliS nemeni, nanst hustoty z¥tSuje nepiizratnost.

Podminka nerovnice < 9/7 se jevi jako nesplnitelnd, u @bjného jednoatomového
plynu nag. na povrchu Slunce je= 5/3. Ripug'me vSak, ze v nitrech Bzd existuje vrstva,
ve kteréy < 9/7. Kéemu tato podminka povede? Potom celé hwzdé, s vyjimkou
uvazované vrstvy, se opacita i stlatovani zmenSuje, zatimco v ni se é&guje.
Vysledkem je, Zevrstva zadrZuje energii, kterd prichazi z centrélnich ¢asti hwzdy a
absorbuje ji. Ve svych dsledcich to vede k z&ani vrstvy, coZz naslednvyvolava jeji
rozSkovani. Na viyjSi vySe lezici vrstvy takgsobi &tSi silou. Vrstva g < 9/7 pracuje jako
,Zaklopka“, v okamziku stlaovani, smrgovani zadrzuje tepelnou energii, pouze &t
energie je vyuZzita na podporu pulsaci. VySe uvedmeghanismus radialnich pulsaci byl
vyloZzen Eddingtonem r. 1917 a doplgn Zevakinem r. 1953 konkretizaci vyznamu
ionizovaneé vrstvy helia.

Aby se pulzace ve Bezdach netlumily, musi v ni existovat vrstvy plyny s 9/7. Kde se
nachazeji? V nevelkych hloubkach pod povrcheriztijsou ionizani vrstvy, kde existuji

piechody od slab ionizovaného plynu na povrchu k plionizovanému v nitru. NeptSi
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vyznam z nich méfi teplotach 4 .10 K tzv. druha zéna ionizace helia (He 1< He III).
Post&uje (15 — 30) % obsahu helia a ionima zona slouzi jako z&klopka udrzujici jeji

c
pulsaci. Vedle nezbytné podminky zaklopkového meidmau y < 9/7, y:C—p musi byt

v
splntna i dalSi podminku pro stav plynu v ionim&ch zéndch. Jde o ditou hodnotu
gravitaéniho zrychleni v podpovrchovych vrstvach.Odtud vyplyva fakt, Ze pulsuji pouze
podpovrchoveé vrstvy hszd.

Lze dokéazat, Zz¢ — 1, jestlize pi stlacovani plynu se bude teplota&$ovat velmi malo,
protoze platiT = p”™*, coz je splovano v ionizaénich vrstvach. R jejich stlasovani se
teplota tedy nepaténzvysi, tudiz se at5uje energi€astic a moznost ionizace atdmlinak
fe¢eno [ stlatovani plynu ,,na prahu ionizace" se na zvySeniotgplyuzije pouze nevelka
cast tepelné energie, zbyvajici podporuje ustr stupg ionizace. B stlatovani
neionizovaného plynu neni navysSeni teploty obvytdie velké, abycastice plynu ziskaly
schopnost kionizaci druhych atém Cely vySe popsany jev nazyvanmeklopkovy
mechanismus.

Shrnuto g malém z¢tSeni teploty ndist hustoty ji stlatovani za podminky < 9/7 m4 za
nasledek odpovidajici zvySeni Kramersovy opacityddbré v pribéhu expanze nepoklesne
teplota iliS vyrazreé, neba ionty nyni rekombinuji s elektrony a uviofi energii. Ogt podle
Kramersova zakona je dominujici vliv hustoty. Opmcse sniZuje ip poklesu hustoty
v pribéhu expanze. Proto popsana vrstgast&né ionizace mize absorbovat energii

v pribéhu stl&ovani a uvolnit ji v pitbéhu expanze. Cely&ise cyklicky opakuje.

Prejdkkme k ugeni amplitudy kmii. Ve hwzdé, mimo ioniz&ni vrstvy jsou pulzace,
spojeny spieménou pohybové energie na tepelnquhovdaime o tzv. kladné disipaci
energie. V ionizénich vrstvach je situace obracena, energie tokenidse pengnuje na
pohybovou energii. Howtme o tzv. ,,zaporné disipaci. ®disipace, kladna i zaporna,
zavisi na amplitué kmita. Ve hwzdé kmitajici konstantni amplitudou zaporna disipab& p
kompenzuje kladnou disipaci.

Vezmeme hwzdu (cefeidu - populace Il) s nasledujicimi chagektikami: 0,4 M, 49 R,
390 Ls. Fxi pocitacovych modelovych vyptiech bylo pedpokladano, ze géateini amplituda
kmita polomeru je 10 %. Za 40 kmitamplituda narostla na 18 %, amplituda Krma&ivého
vykonu vzrostla z 8 % na 13 %. U tohoto modelu 24Borné disipace se generuje v druhé
z6re ionizace helia P teplot 40 000 K, zbyl&éast 1/3 energie v ioniZai zoreé vodiku a
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prvni ionizace helia ip teplog€ 22 000 K. OB zdény uvohuji 7,2 % energie z celkové
vygenerované za jednu periodu. Odtud jde 78 % madihztrat energieipkmitech jest
hlubSich vrstev hizdy, zbyvajicich 22 % sefgmenuje na kinetickou energii hornich vrstev
hvézdy. Koeficient @innosti pulsujici hezdy je 7,2 x 0,22 = 1,6 %, coz je velmi nizka

ucinnost.

Teorie pulsaci

Vznikem pulsaci bude podrobndale rozebiran. Nejprve provedeme zjednodusené

odvozeni vztah mezi periodou pulzace P @argrnou hustotowp. Po fazi expanzni padaji

vngjSi vrstvy smdrem do nitra hdzdy, uvazujme volny pad jako specialriigad pohybu

2
podle Ill. Keplerova zélkonap—3 :% . Necht a = R je polorar hwézdy, M jeji hmotnost.
a
P? _ 4 R RP 1 3

= konst

——=— => Pp

Tedy plati— = —— , tudizP?=—, M = pR?®. Plati P? =
yp R® GM M P oR® P

7 )2
Pro pongr pulsa&nich period dvou cefeid obdriim(I::,\)A = (%} .
B A

Radiélni pulzace sférickych ézd

Vyjdeme z Gvah o dynamické stakiiliBéhem oscilace se termodynamicky element hmoty
v pulsujici hezdé periodicky néni a po jednom Uplném cyklu se vraci do/@dniho stavu.

Podle I. termodynamickééty plati dQ = dU + dW . Vnitini energie je funkci stavovych
velicin, proto bude jeji celkova zima @i cyklickém procesu nulova. Prace W vykonatié p

jednom cyklu cyklického procesu bude integralemémznpohlceného teplaN = deQ.

K pulsacim bude dochéazet, bude-li celkova prac&lkma pohlceného tepla kladna W > 0.

dQ _

Protoze entropie ma uplny diferencial, bude p|§uiis = §’T = 0, tudiz¢ast pohlceného

tepla se v procesu &puvolni. Redpokladejme, Ze teplota jako funk&asut prodilava
malou cyklickou zminu  JT (t) kolem stedni hodnoty T,, T(t)=T,+dT(t). Potom

doft) _ §dQ(t) 1
+oT (t) T, 1+0T(t)/T,

muzeme pségg_l_ = 0. Pouzitim rozvoje a zanedbanétana
0
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vySSich fadi mizeme tuto rovnici fepsat do tvaru§ d(_l?(t){l— éT(t)j = 0. Podminku
0 0
udrzeni pulsaci Ize zapsat ve tvaM=§dQ(t):§M > 0. ProtozeT, je kladné

0
¢islo, musi k pohlcovani tepldQ > 0 dochéazet véasti cyklu, kdy teplota prochazi maximem
O > 0. Aby h¥zda pulsovala, musi k pohlcovani tepla dochazejeim smr§ovani a
k jeho uvohovani naopakip expanzi.

Jak jsme jiz rozebirali, pinionizovanécasti hwzdy jsou stabilni, k pulsacim zde niete
dochazet. NeépstjSim mechanismem vyvolavajicim puiséd nestabilitu je mechanismus
opacitni, ktery je funéni pouze v oblastech &nici se ionizace dkterého dostatmé
zastoupeného iontu, u &é&d vodiku a helia. Glezita je poloha vrstvy vyvolavajici pulzaci.
V nitru hwzdy dochazi disipaci k utlumeni kinitzatimco je-li vrstva iflis blizko povrchu,
je tepelna kapacitariis mala na to, aby doslo ke globalnim oscilacim.

Pulzace mizeme v prvnim fiblizeni chipat jako akustické hustotni kmity soviou délkou

rovnou pameru hwzdy. Takova vina se8irychlosti zvukuv, a perioda radialni pulzace je

dana vztaheszﬁ, kde v, je stedni rychlost zvuku fes celou pulsai periodu.
v

z

Zvukoveé viny lze povaZzovat za adiabatické, z teakestickych kmii plyne pro rychlost
zvuku V2 =y, % kde y,, pro adiabaticky ¢ ozna&uje porneér specifickych tepel i

konstatnim tlaku a objemu.
Uvazujeme-li h¥zdu jako plynnou kouli, s#s iontového a elektronového plynu, pro

tepelnou energidE, pripadajici na elementarni objedV plati dE, = pUdV = g P,dV, kde

P, ozna&uje celkovy tlak smési plynu. Celkovou tepelnou energii dostaneme mateiges
cely objem hwzdy, tedy E, =2J'Pﬂdv . ZWty o viridlu vime, Ze mezi tepelnou

(kinetickou) energiiE, a potencialni energiE, v soustaw, ktera se naléza v hydrostatické
rovnovaze, plati vztale , = -2E,.

Za pedpokladu, Ze hszda osciluje kolem rovnovazného stavu odpovidajicim
hydrostatické rovnovaze aedi polytropnim modelu, Ize #dni rychlost zvuku odhadnout

2
pomoci ¥ty o virialu -E, :BI R,dv =3J'%dM :BIV—ZdM :ﬂvf, kde pro potencialni
4 4
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GM?

energii i sférickém rozlozeni hmotnosti plaii, = -w . Faktor w nabyva hodnotg

pro homogenni rozloZeni hmotnosti, hodne}ypro hwzdy hlavni posloupnosti. Hodnota

faktoru w roste se stoupajici koncentraci hmotnestirem k centru. Upravou rovnic

E
obdrzime vf:—y\évMp :%GM . Dosazenim obdrzime pro pulséd periodu vyraz
3V2( R® V2 . Lo ) __ M .
P=2 — . Pri vyuziti definice stedni hustotyp = ziskame vztah
wy ) | GM 4R

3
= 9 )2 : : !
Pp2 = | ktery odvodil Eddington. Shrnutd® 0(Gp)2. To odpovida
o
astrofyzikalnim udam, dlouhoperiodické pro&mné — miridy s nizkou hustotou pulzuji

s periodami &kolika stovek di zatimco cefeidy s vySSi hustotou desitky,doili trpaslici
n¢kolik hodin.

Vzhledem ktomu, Ze ,5:% je  mozné pro sférické modely psat

1 3 1 _3 3
2 2 2 a( T
Q=P M TRYE P ML ° |, konstant Q sefika pulséni konstanta.
Mg Ry Mg L T,

efS

Vemury a Stothers 1978ippouziti odvodili vztah pro periodu radialni puizanerotujici

4 2
hvézdy ve dnech P = O,OZ(SREJ (Mﬂj , koeficient 0,025 ma rozptyl £ 0,001.
S

S

M )2
K popisu pulsaci pouzivAme putmd konstantu Q= P(Ej respektive ve tvaru
3

M E L _Z Tef ’ ~ . - .
Q=P vl . Vzhledem k tomu, Ze polamR urkujeme gimo (nefastji
S S efS

1 3
interferometricky) miZeme vztah upravit na tvd® = 51310™*PM 2T L 4 kde P, Q je

ve dnech, M, L v péittnych jednotkach Slunce.
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Pro realné hizdné modely Q neni konstantni, ale pla@i~ (5]4 Pri pouziti

Carsonovych opacit Vemury a Stothers 1978 odvqudi periodu radialni pulsace nerotujici

7 3
4 4
hvézdy P 00,02 RIIM .
RS M S

U ukeni hodnoty Q pra Ceti pouZijeme & (2 900 + 200) K, hmotnostedpokladame
M = 1 Ms, u L vyjdeme z My = - 4,8 mag, Glass et al 1987; Hughes, Wood 1980. P
dosazeni stanovena Q hodnota = 0,057 dne.

Fi zakladnim médu Ize uzivat parametrizace podle &éa090:

logP =-207+ J,94IogRi - 09log M

S S

Nasleds pojedname o teorii adiabatickych radialnich pulsBademe zanedbavat tepelné
vymény, uvaZzujme pouze adiabatické &my, zajim& nas mechanicka struktura¢dy.
Predpokladame r(M ,,t)=r,(M, )+ a (M, ,t)

M. .t)= (M, )+ do(M, 1)
P(M, t)=PR,(M,)+P(M, t) .

Malé amplitudy oscilaci - poruchy rovnice hydrogtieé rovnovahy umaiiji linearizaci

rovnic mechanické struktury Bedy. Vyvolavaji vznik radialnich pulzaci. ZapiSenognici

kontinuity a(';/:r =4m?p

2
a Newtoriv pohybovy zélkona—zr =-G Mzr —47r? ai
ot r oM,

Plati adiabaticky vztah me® a p, I, = (aln PJ — L I'1@ .

a |n p ad PO pO

olr,,t) olr,) . -
Predpokladame exponencialédsovou zavislost (0 ) = r(O)e'at :U(ro)elm, kde
0 0

2n . . . . e T .
J=? uhlova frekvence pulsaci. Z vySe uvedenych rowafidrzime linearni adiabatickou
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vinovou rovnici — LAWE L(7) = —%%(Flr“Pr g—fj _%{6% [(SI'l -4)P ]}/7 =0’y ,tedy

L(7)=0c%7.
Vlastni hodnotyo? odpovidaji pulzenim frekvencim, fedpokladejmel’, , 7= konst. Ve

%Pf n=o’n . Déle gedpokladejme = konst.,
r

hvézaké, homologické pohyby—i(\?.r1 - 4)
o

_r

cAri-)

obdrzimeT = 2—” = . Diskuse vztahu:
o

1.T,< g , o7 <0, poruchy ndistaji exponenciet) hwézda je nestabilni

2.1, > g,jsou mozné stabilni pulsaeg ~ (3, - 4)%,5 - T _z2n 3

oy J@r -4)cp

Miridy zpravidla pulzuji v zdkladnim modu, v ¢anhwzdy leZi uzel stojatého wWni a na
povrchu kmitna. Pulzace mirid vSak vedou ke vznikaoveé viny, kteraip praichodu vigjSimi
vrstvami néni jejich nepéizratnost.

Fripominame, Ze hizdy vSak jsou prostorovymi rezonatory. Rychlostkavmeni v rdmci
rezonatoru konstantni, klesa se vzdalenostiiedwsth¥zdy.

9.4. Ubytek hmoty u dlouhoperiodickych prémmych hwzd

Problematika detekce a modelovani ubytku hmoty ladrttych h¥zd v pozdnich stadiich
vyvoje byla v gehledu zpracovana - Lafon&Berruyer 1991. U miridipg/tek odhadovan na
(10"* - 10"®) Msza rok. Za hlavni mechanismus je povaZzovan tla&ri&na plyn ve vgsich
vrstvach atmosféry. Stanovenim kvantitativniho kbyttmoty u mirid respektive pulsujicich
OH/IR hwzd v Galaxii a VMM se zabyvali Bowe 1988, Vassil&tWood 1993, Blocker

1995. Pro periody R 500 drii byl odvozen vztahog dd—l\t/l =-11,4+0,0123P , kde ubytek

hmotnosti je Mza rok. Bi P > 500 drii plati vztahdd—l\t/I = 6,07023.10‘3L, kde L je v s,

ex

c je rychlost s#tla ve vakuu v km., vexoznaiuje krajni rychlost hézdného ¥tru v km.s™.

84



Expanzni rychlost hizdného wtru v km.s™ Ize vyjadit pomoci periody pulzace vztahem
v,, = -135+ 0,056P s dodatkem, ZegyleZi v mezich (3,0 — 15,0) km:scoZ je horni limita

typickych meznich rychlosti detekovanydf jioytcich hmoty u OH/IR hzd.

Pulsé&ni perioda je odvozena ze zavislosti perioda — howit - polomdr v praci
Vassiliadis&Wood 1993 za tpdpokladu, Ze proémné AGB hwzdy jsou pulsujicimi
v zakladnim modulog P = =207 + 194log R - 0,9log M , kdeP je vyjadeno ve dneciR
aM v jednotkach Slunce. VySe uvedené vztahy bylysigpaplikovany Marigo et al. 1996,
1997 v modelech AGB hzd.

Z obecnych teoretickych souvislosti a z pozorovaciedaji u dlouhoperiodickych
proménnych respektive OH/IR Red plati, Z&im je WtSi perioda pulzace, tim je&tgi Ubytek
hmotnosti, Castor 1981, Holzer & MacGregor 1985.

Dalezitym divodem, pré je treba znat strukturu ¥jSich ¢asti atmosféry, je jeji vztah
k procedm, jimiZz miridy ztraceji svou hmotu. Jde o ddvou zalezZitost v chapani tohoto
stadia h¥¢zdné evoluce a objaami, jak jsou formovana prachova zrna v prest kolem
hvézd. V sotasnosti nemame jasnéepstavy, jak tento proces probiha. Je pozoruhatine,
laboratorni studia zrnek wkterych materialech vykazuji stejny relativni obsakitych
izotopi, jaky lze pgedpokladat i v atmosférach mirid. Lze twddrené predpokladat, Ze
n¢ktera zrna v takovych vzorcich pochazeji z proudacipu a plynu mirid. Tempo Ubytku
hmotnosti je udchto hwzd v rozmezi od (I0- 3.10°) Ms za rok. Pro miridy vyzajici
pievazr v infraterveném oboru fize byt hodnota Ubytku is&i nez 10 Mg za rok - Feast

L. L o JdM : :
2001. Pozorovani dokazuiji, zng zavisi na vlastnostech pulzace¢hdy, na velikosti

periody a na amplitud zmén jasnosti. Pulzace plynného piesti v hornich vrstvach
atmosféry h¥zdy sehravaji podstatnou rolii fxondenzaci zrn. Koncentrace hmoty do tera
v atmosfée vzniku zrn napomaha.

Po svém vzniku jsou zrna hnana do mezbwého prostoruipdevsim tlakem zZani a
strhavaji se sebou i plyn. Prach kolem kyslikov§uhd je pravépodobré sloZzen hlava ze
silikata, zatimco u uhlikovych miridipvazuji uhlikoveé slateniny.

Zajimavé jsou OH/IR miridy, objevenéi iledani maseér Zpravidla jsou velmi slabymi
objekty v optické oblasti spektra, coz jeagpbeno vyraznym zastimim hwzdy hustou
prachovou obalkou a také nizkou teplotou centr@iizdy. Jas§Si jsou v infr&ervené
oblasti spektra, od 10m déle. Jejich infréervené zéeni pochazi od prachové obalky ¥
hvézdou a kolisa s periodicitou &elnych zmén centralni h¥zdy. Jak bylo podrokin

rozvedeno na jiném mist interferometrické studie Miry v infé@rvené oblasti 1lum
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dokladaji, ze prach vznikd v oblasti se vzdalenasi 2 polomiri hwezdy nad jejim
povrchem. Zhruba z téZe oblasti pochazi excitaCerasei, v obalce jejiz polor je pouze
0 50 % tSi nez vijSi atmosféry centraini kedy, jak ji odvozujeme z optickych
pozorovani. Jestlize ma mirida s periodou 350 polonsr fotosféry 450 B ( =3.10* m),
vnitini poloner jeji prachové obalky a polamprstence SiO maseru jgédow 10*? m, H,0
masery jsodadow 10*%m od stedu hwzdy a OH masery je¥b fad vzdalenjsi.

OH masery byly zjighy u velkého mnozstvi mirid. &Sinou se projevuji emisnintarami
se d¥ma vrcholy, které maji siy pavod v edni a zadndasti sférické slupky, jeZ se rozpina
rychlosti = (10 — 20) km.3. Emise OH je stimulovana inffarvenym z#enim od horkého
prachu a mini se s periodou Wedy. Existuje zdeiasova prodleva (10 — 100) Wdmezi
zménami intenzity obou vrchalspektralnicary zpisobena zpozshim, nez se g#lo dostane
nagic¢ obalkou.

Knapp a Morris 1985 shrnuli ve své praci ztrétmoty pro 50 hdzd z pozorovani
molekularniho pasu CO J(1,0). Le Bertre et al.718#tili, Ze hwzdy AGB ztracejici hmotu
jsou snadno odhalitelné v blizkém irfeaveném oboru (1-5um). Shrnuli vysledky
pozorovani IRTS a stanovili tempo ztraty hmoty. Neklady analyzy 40 uhlikovych a 86
kyslikovych hvzd dosgli k zawru, Ze zdroje Ize roztit do dvou skupin podle vzdalenosti
od centra Galaxie a podle toho, jak obohacuji mezitiny prostor unikajici latkou.

Groenewegen et al 1998, 1999 kvantifikovali tiztaezi Ubytkem hmotnosti a periodou

Iogil—'\:l:4,08logP—1654 a ubytkem hmotnosti a #aym  vykonem

Iogdd—'\t/| = 394logL - 20,79.

Woitke et al. 1996 zkoumali z&hani a ochlazovani obalek chladnychéta pisobenim
zé&eni v rozsahu hustot (10~ 16°) ¢astic v nia teploty plynu v rozsahu od (500 — 21K,
Analyza zahrnovalaizné fyzikalni procesy, rotai a rot&né-vibracni prechody u molekul,
atomové pechody, vazanvolné gechody a vol&volné i fotochemické reakce. Auto
propciitali ¢asovy ptibéh ochlazovani Zzénim pro uhlikem obohaceny plyn typicky pro
atmosféry uhlikovych hdzd a teplotni relaxaci plynu potmhodu razové viny. K zasadni
zmeéné charakteru razové viny dochai pustotach (132 — 10*) ¢astic v i, kdy se nsni

z izotermalni na adiabatickou s poklesem hustoty.

86



R L e e S I e e e .

e & e 7

- e .

o ~ . a1

:4@3‘?;57 An AGB Circumstellar Envelope ]

¥ Te = 2215K: R = 2 10® cm ]

(=5 ]

o [ ]

5 [ |Shock ]

- + | chemistry B

e mduced 1

g 2 :_ sgellar_ Dust formation _:

g || pulsations | Silicate (0O-rich) ]

8 I Oé carbonaceous ]

C -rich i gl

E" C et fetbr Chemically quiet ]

- Expansion velocity B

1 C reaches terminal J

C UV photodissocation

- of molecules ~

C Complex chemistfy 7

||||| L i TSR U S I
LTE Ndzovd 14 Lideadee 15 16 W‘:m‘amn

M A"L‘M‘] Mj”* Mlog radius (cm)

10. Hwzdy P AGB

Jiné chapéani pojmu pojmu atmosféra ¢ZavAGB. Zavrecna faze jejich vyvoje, kdy
nastavaji podstatné 2my stavebni struktury a vlastnosti¢ad etné jejich vrgjSich ¢asti a
okolohwzdnych obalek. # tepelnych pulsech probihaji ratthvyrazné zrany chemického
sloZzeni obalek. Pulsace a tlakesdi vyvolavaji husty hszdny vitr. H&zdy Post AGB — P
AGB jsou rozhodujici fazi vyvoje hmoty vyvrhovang mhezihwzdného prosedi.

Centralni hvzda po odchodu z AGB ma velky igdy vykon, nafista jeji povrchova
teplota, natasove Skale zavisejici na hmotnosti, kratSi rigblik stovek roki, vngjSi vrstvy
expanduiji, circumstellar envelope — CSE, okotaama obalka pomalu expanduje a chladne,
odhaluje se centrélni Bxda. Postuphvznika planetarni mlhovina.

Shrnuto P AGB poskytuji zajimavou vazbu meziKgnimi a chemickymi procesyiip
nizkych teplotach (reakce prachu) a vysokymi emengigenerovanymi razovymi vinami
respektive UV zéenim.

Které h¥zdné objekty mohou byt klasifikovany jako P AGB &n@talni h¢zda neni
zpravidla pimo pozorovatelna, dostupné jsou pouze informad@S&, proto je zalezitost
identifikace objeki komplikovana. Polohy ldzd na H — R diagramuiieme lokalizovat na

zaklad vypocti jejich vyvoje mezi spektralnimiitami K— B pii vymezeni itid svitivosti .
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— lll. U hvézd zji¥ujeme typické vodikovéary v blizké infréervené oblasti, Paschenova
série, A > 820 nm. Sekundarnim klasifiksim kritériem je chemické sloZeni fotosféry, majici
podstatné rozdily od sluéei.

Hwzdy P AGB hledame na zakkadhfracerveného spektralniho raddni energie, které je
charakterizovano tepelnymi emisemi chladného prastypickymi teplotami (100 — 200) K.
Prach vznikl ve fazi AGB, ne#hc¢as podstathzchladnout.

Samotné hszdy ustavaji s pulsacemi, jestlize hmotnostzané obalky klesne pod
kritickou hodnotu, nasleduje etapa vyvoje P AGB.dHXi dw tridy objekfi, na zaklad
jejich chemického slozZeni a existence CSE.

1. H&zdy RV Tau: G, K hwzdy, pulsé&ni periody~ ( 30 — 150) dni, rychlost zdného
vétru ~ 10 km.§, niz&i obsah kav neZ ucervenych obr z okoli &chto hwzd
v kulovych h¥zdokupach, tedy nejen oproti Slunci.

2. Hwzdy R CrB R Coronae Borealis v MM, kedy nizkych a s$ednich hmotnosti
s extrém@ nizkym obsahem vodiku. Jde oéhdy v kon€nych stadiich vyvoje AGB,
respektive spiSe v P AGB, prochazejici pasem niéistdbmodré oblasti.

Cetnost vyskytu 7 : 2 : Tigeplotach 5 000 K, 6 000 K, 7 000 K ve VMM. &ndy

teplejSi jsou jas¥)Si nez chladgsSi. Odhad pro Galaxii, existence az 3 208zZavRCrB.
Zakladni vlastnosti P AGB Rked lze shrnout takto: veletibF — A ve vysokych

galaktickych &kach, ¢tSina h¥zd ma nizkou hmotnost, inffarveny exces. DruZice IRAS

nalezla 220 objektspektralnichiid M — B.

Hwzdy P AGB jsou dnes pouzivany jako extragalaktisk&ky, My, = - 7,5 mag.
Nalezeny jak v kulovych Rszdokupach, tak v M 31 respektive ve VMM.

11. Hwzdny vitr chladnych hszd

Dilezité atmosférické charakteristiky chladnyckzol.

2a?’
2
u

Skalové viska % .

T =3000K = a=5kms™

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

H
a<<v“:>E<<1
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2
dipvr =0, Oll:477r2,ov:konst.

tempo Ubytku hmoty it

GM _1dP
r2 pdr

X

hybnost vﬂ =-
dr

11.1. Hwzdny vitr urychlovany prachem

Existence h¥zdného ¥tru vyZaduje zdroj hybnosti, ¥j$i sily pisobici proti gravitaci. Jde
o slozité mechanismy, vyvolavajici tbytek hmotywizd tiznych typi, zejména AGB. Proto
je dilezita znalost fyzikalni a chemické struktury CSHkeko AGB.

Predpokladejme zjednoduSeaférické mrano ¢astic plynu a prachu, které jsou formovany
expanzi konstantni rychlosti. Vlastnosti standdrdnprachu v CSE: teplota prachu je
urcovana rovnovahou mezi absorpci dopadajiciho krétkého z&eni a naslednou remisi
v dlouhovinné oblasti. Nec¢hdopadajici energie je roddvana mezicastice, neuvazujeme
jiné procesy, nap zalfivanicastic (zrn) chemickymi reakcemi atd.

Za zjednoduSeni, Ze émda vyzauje jako ACT s polongrem R a teplotou T+, je teplota

1

prachové&sastice T, (r) = TD(%} ?
.

Priklad: pro opticky tenkou obalku CSE kolemérdy R = 3. 10" m, T = 2700 K
10

r

ocekavame radialni rozteni teploty zrnT, (r) = 50({ j K. Obalka CSE se stava opticky

tlustou, jestlize z@ni hwzdy prechazi k dlouhovinné oblasti,fqupokladame chladnuti
25
prachové obalky. Platf, = 4.10%%) m, 2 [um]. Prikladns pro; = 10pm , A, =

1 mm obdrzime, , = 410°m r,, = 410°m.
Interpretacer, , - nejde o polorér, z kterého k namifrhazi ¥tSina toku zéeni na vinové

délce .. Emise prachu naiznych vinovych délkach fighazeji z odlisSnych oblasti CSE.
Emise prachu jsou detektorem historie Ubytku hnhetzdy.

Je v8ak mozné, Ze mechanismy vznikinivmohou byt rozdilné pro rané a pozdni typy
AGB hwézd, pro jejich nizké respektive vysoké hmotnospribéhu a mezi jednotlivymi
termalnimi pulsy.

ZjednoduSeny popis kzdného ¥tru urychlovaného prachem
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Hybnost fotor zaeni hv¥zd je gedavanaasticim (zrim) prachu pipadre ¢asticim plynu.

Rovnice pohybu htzdného ¥tru v tomto ipads, za gredpokladu, Ze brzdici sila je

2
v zavislosti r?, mateseniv, (r) = v, \/1{1—[\/_0} ][Lj  kdev, = /—ZGM(rd -1) je
v, o ro

asymptotick& hodnota ve vzdalenosti r (kbméehodnota),orpoloner, na kterém se

akcelerace z#@na (g@iblizneé polomeér prachové kondenzace), sychlost plynu v ¢(zhruba
rychlost zvuku),l", je pongr zrychleni zéveého a graviténiho.

K, L
4711GcM

vyjadtuje pongr zrychleni z&veho a graviteniho, k,, je tlak z&eni (i sttedni opact.

Pro popis astrofyzikalnich podminek zavadimaalvzl ¢ = , kde T,

Prachovécastice se pohybuji rychleji ne&astice plynu. Aproximativni vyj&eni pro

posuvnou (driftovou) rychlost je, :‘ZV”Q”’FCLI\/'I’ kde Q. je &innost tlaku zEeni na

zrno zpfimériiovana pes celé spektrum. Driftovd rychlost je podstatnd =
10" Mg /rok, V., =10 km.§", vy =~ 20 km.§.

Kone&na rychlost hezdného ¥tru hwzd AGB je nizka, typické koncové rychlosti jsouQ( 1
— 20) km.8, Gbytek hmotnosti je vysokyl0” —10*)M4/rok, odtud vyplyva relativé
vysoka hustota lzdného ¥tru. Ubytek hmoty je zaloZzen na dvou procesech.adtar
Skaloveé vysky v dsledku pohybu plynu do ¢&ité vzdalenosti od fotosféry. Vznik obalky
hmoty v oblasti, kde je podstatny druhy mechanisnilak z&eni na nov zformovana
prachova zrna.

v, M

L

c

Ubytek latky hnané tlakem i na prachovéastice je dan vztahenf =

. U opticky

tenkého prosedi, kde je vitr hndm tlakem igdi na prachovéastice § < 1, coz plati pro

vétSinu pozorovanych hezd.

VnéjSi atmosféry chladnych olor velkych zdivych vykoni mohou byt poh&my
intenzivnim polem z@&ni hwzdnych fotosfér. V fipac chladnych h¥zd z&eni ovliviiuje
hvézdny vitr, absorpce fotdn prachovymi ¢asticemi nfize formovat vijSi atmosféry.
Prachové&astice mohou absorbovatieai z celého rozsahu vinovych délgkame, Ze vitr u
chladnych h¥zd je poha#ny kontinuem. Ubytek hmotnosti dosahigelow 10> Mg rok™,
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s rychlostmi v rozmezi (10 — 30) krif.sRychlosti h¢zdného ¥tru u chladnych hézd jsou
srovnatelné s unikovymi rychlostmi ve vzdalenosteekolika hwzdnych polomiri od
povrchu.

Prach pohamy wtrem se stava podstatnym uéhd ve velmi malé oblasti H-R diagramu,

obsahujici chladné, #aé cervené veleobry a Redy asymptotické &tveé obri. Efektivni

teploty takovych h¥zd jsou vrozsahu (2 000 — 3 000) K,

. 210°L,, pro hwzdy
asymptotické ¥tvé obri z&ivy vykon L >10*L, . Nizka teplota umditije vznik prachovych
Castic a jejich #st v horni¢asti atmosfér &chto hwzd. Velky pongr z&ivého vykonu a
hmotnosti umoiuje ziskatc¢ésticim zrychleni fevysSujici graviténi, coz je fyzikalnim
pozadavkem pro vitr hnany prachem.

Je otazkou, zda pojem vitr akcelerovany prachempresnym vyjadéenim slozité
problematiky, po&vadZz hwzdné pulzacetasto hraji zasadsi ulohu @i Gbytku hmoty
hvézd.

Existujefada otazek, jejichz zodpé&eni je nezbytné pro pochopeni podstatyzdmného
vétru urychlovaného u K a M ked.

Jaka je podstata urychlovaritnu u €chto hwzd?
Kde korti chromosféra a Zéna hwzdny vitr ?

Jaké jsou konmé rychlosti ¥tra?

Jaka je arové promennosti a nehomogenityetru?
Jakou mohou hrat budouci roli zakrytové dvay?
Jsou parametry Red dostatéeng presré urcené?
Existuji dikazy gitomnosti magnetickych poli?

11.2. Hw¥zdny vitr urychlovany zvukovymi vinami

Konvektivni vrstvy zon chladnych Bzd generuji akustické viny v jejich fotosférachny!
Siti ve hwzdach smrem k povrchu energii. Zvukové viny produkovanéahymi silami
v atmosférach chladnych érd a gradient tlaku vin jsou vysledkem sil &micich vré a
mohou akcelerovat (poh&) hwvézdny vitr. Rozhodujici pro Redny vitr urychlovany
zvukovymi vinami je zévy vykon.

Reseni rovnic izotermickych vin urychlovanycbtrem maji kriticky bod. Pozadavek, aby

rychlost ¥tru mohla fist pres kriticky bod wtuje rychlost v spodni hranici. Tato qa&eni
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rychlost sodasré s hustotou wuje Ubytek hmotnosti &ra akcelerovanych zvukovymi
vinami, které umaoiuji tUbytek hmotnosti hszdy.

Vypocty modetli vétra akcelerovanych zvukovymi vinami s tlakenresd na prach mohou
generovat podstatny ubytek hmotnosti z chladnycézdhvs nizkou hodnotou gravitasiho
zrychleni, coz je sptimo u hw¥zd asymptotickeé stve obi.

Vyjadiit pozorovany Ubytek hmoty a rychlosgétiu u hwzd asymptotické &tve obi
vyZzaduje jemné dolaui vnittnich paramefr, které tyto modely upravuji na redjsi.
Existence korelace mezi rychlosti Ubytku hmotnagpulz&ni periodou h¥zd asymptotické
vétve obfi naznéuje, Ze pulzace je wd¢hto objekh mnohem dlezit¢jSi nez urychlovani
vétra akustickymi vinami.

Podle Sandina & éfnera 2003 h#zdny vitr u h¥zd asymptotické &tve obki uvazujeme
tiisloZzkovy: plyn, prach a pole ini. Prach je jfgedpokladan ve tvaru sférickych zrn prachu,
zejména uhlikovych.
prach.
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Mira and Companion {Visible)

Mira {\Misible} Mira (Ultraviclet)
Mira = Omicron Ceti HST « FOC
= 5 "

Astrophysics) and NASA

Jets from Young Stars HST - WFPC2

PRCY5-24a - ST Scl OPO - June 6, 1895
C. Burrows (ST Scl), J. Hester (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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