1.1.
1.2.

2.1.
2.2.

3.1.
3.2.
3.3.

4.1.
4.2.
4.3.

5.1.
5.2.
5.3.
5.4.
5.5.

Fyzika chladnych hvézd

Brno 2021

Vliadimir Stefl

UVOA el 2
Hvézdy spektralni tiidy K., 5
Hvézdy spektralni tiidy M. 9
Hvézdy do ptichodu na hlavni posloupnost.......................... 11
FU O1i 1037 e 16
HvEzdy T Tauri.......oovviiiii e, 19
Cerveni trPaslici. ... ...ueiee e, 30
Stavba Cervenych trpaslikl.............coooiiiiiiiii 30
Spektra a atmosfeéry Cervenych trpaslikil.......................... ... 34
Vyvoj Cervenych trpaslikll............coooiiiiiiii 41
Hn€di trpaslici......o.viiiii i 49
Hvézdy nebo planety............cooiiiiiiiii e 49
Spektra a atmosféry hnédych trpaslikl.......................ool. 62
Vyvoj charakteristik hnédych trpaslikti s Casem...................... 67
CerVenT OBFH .. ..oveeeie e, 75
Proc¢ se hvézdy stavaji Cervenymi obry............coevviniiiinnnnnn... 75
Vyvoj hvézd po odchodu z hlavni posloupnosti....................... 78
Stavba Cervenych obrl..........coooiiiiiii i 86
Studium atmosfér Cervenych obrii................ccoooiiiiiiL L. 87
Spektra a atmosfeéry cervenych obri, vybrané vysledky ........... 107
Cerveni VEleoDTi. .. ... ouue et 112






Absolutni hvézdna velikost, M,
~

Hertzsprungiiv-Russellv Diagra"m
Efektivni teplota, K '

£

7000 6000
T

—|

——

10%

’ - — — e -
T = - 2 ) =
Zarivy vykon (Slunce = 1)

|

0




Evolutionary Tracks off the Main Sequence
. Temperature, K

Effective
I
== .
¢ He-C+0

10

10°

GIANTS (1LiIl) ’ 102
He—C+0

Luminosity compared to Sun

-

RGB-Red GiantBranch = ¥ -
HB - Horizontal Branch a
AGB - Asymptotic Giant Branch

10?

10°

10*

- Main Sequence Stars
Lo o o1 4 s | BT e W S R | A S S | B R




Pro¢ se zabyvame astrofyzikou chladnych hvézd? Vyznamna je jejich pocetnost, naptiklad
Z nejblizSich ¢trnacti hvézd nasSemu Slunci, vyjma dvojhvézdy Sirius a CMa A Al VaB
DA,a Cen A G2 V a a CMi, jsou vSechny ostatni chladné hvézdy pozdnich spektralnich tiid

(ptedevsim cervenych trpaslikll), tedy deset zbyvajicich. Seznam nejblizSich hvézd:

hvézda vzdalenost [ pc] hvézdna velikost [ mag ] spektralni tfida

m M
Proxima Centauri 1,29 11,01 1545 M5 Ve
Rigel Centaurus (o Cen A) 1,35 - 0,01 4,34 G2V
(a CenB) 1,35 1,35 5,70 K1V
Barnardova hvézda 1,82 9,54 13,24 M5V
Gl 411 2,56 7,49 10,46 M2 Ve
Sirius A (e CMa A) 2,64 -1,44 1,45 AlV
Sirius B (oo CMa B) 2,64 8,3 11,2 DA
Gl 729 2,97 10,37 13,00 M 4,5 Ve
€ Eri 3,22 3,72 6,18 K2V
Gl 887 3,29 7,35 9,76 M 3 Ve
Ross 128 3,34 11,12 13,50 M45V
61 Cyg A 3,48 5,20 7,49 K5 Ve
a CMi 3,50 0,40 2,68 F51V -V
61 Cyg B 3,50 6,05 8,33 K7 Ve

1.1. Hvézdy spektralni tiidy K

K pocetné skupiné¢ hvézd spektralni tfidy K patfi vyrazné hvézdy na obloze K obii,
napiiklad Aldebaran o Tau K5 III , Arcturus a Boo K1 III, Dubhe o UMa KO III, Kochab
B Umi K4 III, znama dvojhvézda 61 Cygni K5 V a K 7 V, u které Bessel 1838 poprvé urcil
ro¢ni paralaxu, tudiz vzdalenost. VySe uvedené objekty lze pozorovat jako oranzové az
nacervenalé.

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

hvézd uréujeme raznymi zplisoby, nejpouzivanéj§im indikatorem je pas CN 421,6 nm.



Zatimco, ve spektrech hvézd hlavni posloupnosti Vviz obr. nize chybi, objevuje se u
obri (uprostfed) a ndsledné jiz neni pozorovatelny u veleobrii.

Rozdilnosti povrchovych teplot hvézd lze demonstrovat na zavislosti relativni intenzity
absorpCnich ¢ar ve spektrech hvézd hlavni posloupnosti.

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

Ve spektrech chladnych hvézd jsou pfitomny u absorp¢nich ¢ar H a K Ca II rovnéZ emisni
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These three spectra show the effects of luminosity among early (hotter) K stars. Note how the cyanogen (CN) ab ion band left of 4216
angstroms is missing in the spectrum of a main-sequence object (bottom), begins to appear in that of a giant (milldle).rnnd almost hides spec-
tral lines in that of a supergiant (top). The hydrogen-gamma line shows the same behavior. For stars of this temperature the neutral-
calcium line at 4227 angstroms does not weaken toward higher luminosity as it does in M and cooler K stars. From An Atlas of Represcn-
tative Stellar Spectra by Yasumasa Yamashita, Kyoji Nariai, and Yuji Norimoto, Wiley & Sons, New York. i

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

Statisticka  korelace vyjadfena obecné pomoci linearni regrese ma podobu

M, =(a+d)logW +(b+6b), kde W je Sitka jadra emisni ary v km.s™, méfena pii

zakladné Wy, Sa, Sb jsou disperze aa b.



H AND K EMISSION IN LATE-TYPE STARS: DEPENDENCE OF LINE
WIDTH ON LUMINOSITY AND RELATED TOPICS

0. C. WiLsoN AND M. K. VaiNu Barpu*

Mount Wilson and Palomar Observatories '
Camegie Institution of Washington, California Institute of Technology

Received December 17, 1956

ABSTRACT

The H and K emission lines of Ca 11 have been studied on 10-A/mm spectrograms of 185 stars of
types G, K, and M. Neagf' all stars of type GO or later in the list of MK standards (Johnson and Morgan
1053) have been included. Emission-line widths have been measured, as well as displacements of the
emission and absorption components. The displacements are determined with respect to nearby low-excita-
tion reversing-layer absorption lines. 2

When the logarithms of the emission-line widths (corrected for instrumental width) are plotted against
the Yerkes absolute spectroscopic magnitudes, the points define a straight line which extends over a
15-mag. of M, and which indicates that the line width varies as the one-sixth power of the luminosi-
ty. Stars with weak or strong lines and of all spectral types later than GO seem to fit the linear relationship
equally well. The widths therefore cannot be dependent upon line intensity or stellar surface temperature.

Evidence from the solar spectrum, from { Aurigae, from Hyades stars, and from four visual binaries
point to the conclusion that the relationship described here is not of a statistical nature. Therefore, it is
probable that the Ca 11 emission-line widths can be used as luminosity indicators. Internal consistency
considerations indicate that one good spectrogram should fix the absolute magnitude of any late-type
star with suitable lines to within +0 5 mag.

It is found that, for displacements within + 6 km /sec, negative values are more ent than positive
for the emission components of H and K. On the other hand, between 44 and —4 km/sec, positive values
are more common for the absorption components. The naive interpretation is that the emitting layer is
rising and that the a ing material is falling slowly inward, Statistics of the larger displacements
common among the intrinsically luminous stars are discussed briefly. In particular, it is found that among
the M- giants and supergiants the negative displacements of the absorption components are not
corre with absolute magnitude.
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The Ca n—-M, Correlation (Wilson-Bappu Effect) Calibrated by Hipparcos Parallaxes
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ABSTRACT. We have used Hipparcos parallaxes to derive absolute visual magnitudes of G, K, and M
stars with Ca 1 emission line widths previously measured by O. C. Wilson. A linear relationship similar to
the one derived originally by Wilson & Bappu and improved by Lutz & Kelker was found from M, = +7 to
—2. For stars brighter than M, = —2 a substantial number of stars show Ca 1 emission lines that are
broader than expected from the linear fit. Most of those stars are bright giants and supergiants of type G. In
appendices we show some sample Ca 1 profiles and identify emission lines of Fe 11 as well as the He line in

some stars.

1. INTRODUCTION

In 1957 O. C. Wilson and M. K. V. Bappu reported on
the remarkable correlation between the measured width of
the emission feature at the center of the Ca n K line and the
absolute visual magnitude of the star. The correlation is
independent of spectral type and applicable to stars of type
G, K, and M. Their original calibration was based on the
Sun and the four K giants in the Hyades. Except for the
main-sequence stars there were not many additional cali-
brating stars with sufficiently accurate parallaxes to evalu-
ate the dispersion about the mean relation or to extend the

2. THE DATABASE

We have limited ourselves to stars with parallaxes that
are at least 5 times their probable error and whose log
W,-values are listed by Wilson (1967, 1976). Other data-
bases are available, e.g., Warner (1967) and Zarro & Rogers
(1983), but the Wilson data are so much larger than the
others that we decided to base our discussion on these data
alone. For each star we have extracted the parallax, its
probable error, ¥ magnitude, spectral type, B—V color,
and V —1 color from the Hipparcos Catalogue (ESA 1997).
These quantities are listed in Table 1 along with Wilson’s
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Fig. 2.— The Wilson-Bappu relation of our samples, My vs. logW. The 125 stars with
parallax errors less then 10% were used for fitting. The blue diamond, green circle, and
orange cross symbols indicate G, K, and M type stars, respectively. The red error bars
represent the errors of the measurements of log W and My, that originated from their parallax

measurements.

My = 33.76 — 18.08 log W, (1)

as shown in Fig. 2. My and log W show a very tight correlation, with a Pearson’s correlation

coefficient of 0.98, and the standard deviation is 0.66.

2. Hvézdy spektralni tfidy M

Nejjasn&jsi z chladnych ervenych hvézd se vyznacuji 5.10 Pkrat vétsim zafivym vykonem
nez hvézdy téze spektralni tfidy s nejniz8i jasnosti. K takovym hvézddm patii veleobr
Betelgeuse M 2 Iab ¢i veleobr Antares M1 Ib, velikost jejichz polomérti je srovnatelna
S polomérem drahy Jupiteru kolem Slunce. Jednim z nejvétSich zafivych vykont se vyznacuje

veleobr p Cephei M2 Ia, s absolutni bolometrickou hvézdnou velikosti 10 mag.



Déle do skupiny chladnych hvézd patii Cerveni trpaslici spektralni tfidy M, které pouhym
okem pozorovat nelze, ale jejich pocetnost v Galaxii je vyrazna.
Spektra chladnych hvézd jsou komplexni, tedy obsahuji velky pocet molekularnich i

atomarnich car. Napiiklad spektra Betelgeuse M2 Iab a znamé dlouhoperiodické proménné

Mira and Companion (Visible)

Mira (Visible)
Mira « Omicron Ceti

PRC97-26 « ST Scl OPO
M. Karovska (Center for Astrophysics) and NASA

Omicron Ceti — Mira M 7 Ille, jejiz polomér je srovnatelny s polomérem drahy Marsu,
obsahuji tisice absorpénich ¢ar. Mira je dlouhoperiodickou proménnou s periodou ~ 332 dne,
zména jasnosti ve vizualni hvézdné velikosti dosahuje ve V (2 - 10) mag. Jde o fyzickou
dvojhvézdu, druhou slozkou je bily trpaslik, obihajici ve vzdalenosti 70 au, T = 400 rokd,
Karovska 1997, viz obr. z HST. Prvni popsané pozorovani ze srpna 1596 provedl David
Fabricius (1564-1617), urceni periody 1667 Ismaél Boulliau (1605-1694). Hvézda ma

charakteristiky T,r ~ (2900 —3200) K, R~ (330 —400)Rs , M~ 1,2 Ms,r=130pc.

Mira, hvézda AGB, patii k sledované skupiné hvézd dlouhoperiodickych proménnych typu
Mira, spektralnich tiid K a M, nejcast&ji spektralnich tiid M1 - M6, zativych vykont ~ 10% 3
Ls. Jde o Cervené obry, veleobry, u kterych hoti vodikovy a héliovy slupkovy zdroj. Typické
teploty mirid jsou fadové ~ 3 000 K, nejcastéjsi periody pulsaci lezi piiblizné v intervalu
(100 - 700) dnd, charakteristicka perioda je zhruba 300 dnd. Periody jsou v korelaci se

spektralni tfidou, chladnéjsi a vétsi hvézdy se vyznacuji del$imi periodami pulsaci.
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Zarivé vykony mirid s klesajici teplotou nartstaji, miridy spektralni tfidy M8 se vyznacuji
6krat vétsi jasnosti nez M1. Z toho vyplyva, ze chladngjsi hvézdy s vétsimi zafivymi vykony
musi mit vétsi poloméry, u M1 ~ 100 Rs zatimco u M8 ptiblizné ~ 500 Rs.

Ne vSechny hvézdy — obfi spektralni tfidy M jsou miridy, napt. f And MO III je normalnim
¢ervenym obrem, bez zmén vnitini struktury hvézdy nezbytnych pro vznik pulzaci.

Jestlize primdrnim znakem obri je proménnost, pak sekundarnim je ztrata hmoty, coz
prokazuji spektra z optické oblasti spektra. Jest¢ lepsim dikazem tohoto jevu je pozorovani
V infraervené a radiové oblasti. V obalkach kolem hvézd se nachazeji prachové Castice
silikati a uhlikd. Piikladem jsou OH/IR hvézdy, pojmenované podle silné emise v Carach
hydroxylu OH a vyzafovéni v infracervené oblasti. U uhlikovych hvézd, které jsou bohaté na
molekuly, mizeme identifikovat na 20 riznych typi molekul, i komplikovanych, jako
CH3CN. Rychlost ubytku hmoty a formovani obalek, ve kterych se takové molekuly vytvaieji,
mize dosahnout az 10 > M g /rok.

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

Vyvojovou etapou obrti respektive veleobri hvézdy prochazeji relativné rychle, zhruba (10
— 100) milionh roki, nasledné se méni na planetdrni mlhoviny a pozdé&ji na bilé trpasliky ¢i
neutronové hvézdy.

Spektralni tfidy L, T, Y patii predev§im hnédym trpaslikiim. Jde o hvézdy s extrémné
malymi poloméry, s velmi nizkymi teplotami, u tiidy Y 500 K, zafivym vykonem 10~ °® Lsg

zname jich jiZ desetitisice.

3. Hvézdy do ptichodu na hlavni posloupnost

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

Mraéno mezihvézdného plynu a prachu je gravitatné vazanou soustavou, celkova

mechanickd energie E vSech ¢astic tvoricich mra¢noje zaporna. Gravitacni potencialni energie
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E

» Je& Vabsolutni hodnoté¢ vétsi nez kineticka energie Ej jejich tepelného pohybu.

SmrSt'ovani vede k zahiivani mracna, E,, se stavé jeSté vice zapornéjsi, narlstajici Ej, pohybu
“r - . , Y dE
Castic zase kladnd. Plati E = Ey + E, , E <O0.SmrStovani Ey, T,E, |, - = —-L.

2
Odvozeni podminky vzniku hvézd pfi izotermické sféfe £, = - = =, E; = > NkT . Plati

. ey, ;o 1 , 3 GM? " M
zjednodusena virialova véta (E) = — > (Ep) , po dosazeni 3NKT = — s P N = e
1 3 1
., , 3M\z 5kT\z ( 3 \2 . o,
obdrzime Jeansovu délku a hmotnost, R, = (—)2 , M; = (—)2 (—)2 . Pfi gravitatnim
4Tp Gu 4mtp
smrstovani musi platit My, > M .

c 1 ,d?1 . Sy ,
Viridlova véta > (F) = 2(Ey) + (E,) , R. Clausis r. 1870. Druhou derivaci Casové
zmény momentu setrvacnosti soustavy castic pii periodickém pohybu ¢&astic v omezené

oblasti prostoru lze zanedbévat. Ze statistické termodynamiky plati 3 (y — 1) (Eg) + (Ep) ,
priy = gza predpokladu gravitaéniho pasobeni plati jednoduchy tvar (Ej) = — % (Ep). Pro
celkovou energii plati (E) = % (Ep) = — (Ey) . S. Chandrasekhar, E. Fermi 1953 uvedli

zobecnény tvar viridlové véty, zahrnujici dale magneticka pole, turbulentni pohyby.

Prvni faze vzniku hvézd probihd volnym padem castic na stied gravitace, charakteristicky
Cas je dan vztahem t,,; = /;—Zp . Pro mra¢no vodiku o hustoté& 3,3.10717 kg.m™3 bude trvat

zhrouceni zhruba 350 000 rokd.

Nasleduje faze tzv. pomalejsiho smr$tovani kvazistacionarniho smrstovani, kdy dochazi
k zahfivani zejména centralnich &asti protohvézd, které se pozvolna méni na hvézdy.
Charakteristicky €as, jehoZ doba je ddna pomérem vyzafené energie béhem kolapsu, gy =
% G IZI—; ~ 2,6.107 %, kde hmotnost, zafivy vykon a polomér jsou vyjadieny v jednotkach
hmotnosti, zafivého vykonu a poloméru Slunce.

Etapa pted ptichod hvézd na hlavni posloupnost je vyvojovym stadiem, ve kterém se rychlé
smrStovani jadra jiz zastavilo, hlavni ¢ast energie se uvoliuje v jadfe. Centralni teplota je
vSak jesté nedostatecna pro rozvinuti termonuklearnich reakci. Podle praci Hayashiho 1961
predpokladame, ze pienos energie v tomto stadiu protohvézdy se uskuteciiuje konvekci.

Obraz hvézdy pted pfichodem na hlavni posloupnost se piesouvd na H — R diagramu podél

7 1
Hayashiho hranice, pti¢emz plati vztah T, =~ M 31L°2  kde T je teplota smrstujici se

12



protohvézdy. Zavisi slabé na hmotnosti a témétf nezavisi na zéafivém vykonu, je piiblizné
rovna 2 000 K. Pfi tom vznika jadro nachazejici se ve stavu zativé rovnovahy. V kone¢ném
disledku smrs$tovani objektu nardstd centrdlni teplota, az je dostateCna pro zapaleni
termonuklearnich reakci. Predpokladame, Zze protohvézdy nachazejici se ve stadiu
konvektivniho smrstovani pozorujeme jako hvézdy T Tauri.

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

vyuzita na zvySeni vnitini energie, druhd ja vyzarena.

dGM2

I 2

L= E—R: —EGNZI d—R, piiL>0 = dar < 0 = kontrakce hvézdy. Plati
2 dt 2 R° dt dt

Stefantiv-Boltzmanniiv zakon L = 47zR°cT,.!. Odtud nalezneme zménu zéafivého vykonu

dT
vzhledem Kk poloméru ﬁzﬂ “ +2—R|)_. Pii konvektivni rovnovaze plati polytropni

dR T, dR

zavislost P = K p?, kontrakce je homologicka. Tedy plati pro objekty podobna stavebni

struktura, v stejnorodych dilech hvézdného poloméru pro hustoty a tlaky, plati:

. _M, M . _ M M
P1'P2—R§' R3 ,P1'P2—Ri.' RY

Strukturu hvézdné atmosféry urcuji povrchové gravitacni zrychleni a efektivni teplota. Pti

kontrakci predpokladame, ze efektivni teplota bude pfiblizné konstantni, proto v rovnici

dT

dls — 0, hvézda se pohybuje vertikalné¢ dolti na H-R diagramu, zafivy vykon L ~ R% Pro

Hayashiho vyvojové sto lati AT = ATa =0 dinL _ 2. V piipadé polytropni

yvoj Py P iR dL " 4InR -V prip p p

1
3 InR 1

zavislosti n=§ plati vztah M 3R = konst., (;jl v =—§ . Proto miizeme ptedchozi

n

. . dL 2L drR 4L dT
rovnice Upl’aVIt —_—=

— :
dM R dM T, dM

Provedeme analyzu riznych vertikdlnich

dInT,

. : , 1 N .
Hayayshiho vyvojovych stop. Upravou vztahi obdrzime = 5 tedy existuje velmi

slaba zavislost efektivni povrchové teploty na hmotnosti.

Pti sestupu dolti po Hayashiho vyvojové stopé teplota nitra homologickych hvézd narista.

HM

Plati T = % , adiabaticky gradient Z—T = —RT Teplotni gradient pfi pienosu zaieni je
r

13



M

K«Li
3
d_T = — 3xpl (2)2 ~ R3 ~— KLZ 5. Pii vy88ich hmotnostech hvézd nastupuje
dr 167acT °r ['UMJ R? MR
R

fenos enegie zafenim, v tzv. Henyeyho vyvojové stopé d—L——EGMZ _2[dR 2 +d2R
P 8 ’ P HEIYEYRe Vel PPt 2 R? R dt dt? |
kde a vyjadfuje stupenn koncentrace ke stfedu v modelu. Odtud tGpravami obdrzime

dinL _ 4 dinT, 5 dinL 12
dInR

. Vztahy vyjadiuji pfesun obrazu hvézd

dinR 4 diInT

of
k levé casti H-R diagramu.

Hayashiho stopy: InL = AIn T¢ + B In M + konst.
Pii A ~ 100 jsou velmi strmé k zavislosti L = f (Tef) , pti B zaporném sméfuji pii vyssich
hmotnostech k vys$sim teplotam.

Na vyvoj protohvézd, jejichz poloméry jsou stale jeste¢ velké, aplikoval Larson 1969 tzv.

dynamické modely vypoctd. V nich klasickd rovnice hydrostatické rovnovahy byla

dv d?r -
zobecnéna a rozsifena dodanim urychlujiciho ¢lenu pa =p e Vv Eulerové rovnici
d?r dP M V. , S
e, itz =~ ar PG —. AZ teprve po dosaZeni hvézdou hlavni posloupnosti pouzivame

r r

,.klasickou* hydrostatickou rovnovahu.

L .
hlavni posloupnost Hayashiho
T stopa
prenos
konvekci

prenos zarenim

Slunce

&= Te

Hayasiho stopa prahvézdy v HR-diagramu.
Protohvézdy jsou obklopeny opticky tlustymi prachovymi obalkami, tudiz nejsou
pozorovatelné piimo. Odvozované hodnoty polomérii a zativého vykonu jsou spiSe teoretické.
Infracervené zafeni pochdzi hlavné z prachové obdlky — fotosféry. Fotony vychdazejici
Z protohvézdy jsou pohlcovany a prevyzarovany a rozptylovany mnohokrat, tento proces

urcuje teplotu.
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The optically thick envelope

Photons from protostar
are absorbed, re-
emitted and scattered
many times => Ty

ouber envelops

dust
photosphere

dust envelope

Dust is destroyed at S

1500 K dlusst

——— destruction
front

IR radiation mainly
coming from the dust

diati
photosphere (T3~1) n——

protogtar  Precursor

Fotony vychazejici z protohvézdy jsou pohlcovany, reemitovany a rozptyleny mnohokrat,

What is the location of
that photosphere?

uvedené procesy urcuje teplotu. Infraervené zareni vychdzi hlavné z prachu ve fotosfére,
Tp = 1. Protohvézda je obklopena opticky hust§i obélkou, je pfimo nepozorovatelna.

Odvozené hodnoty poloméru, zativého vykonu jsou teoretické, priblizné.

Pre-Main-Sequence Stellar Models (Palla & Stahler 1999)

+4‘ | S I

“Birthline”
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Radiové emise radikalu OH umoziuji sledovat okoli hvézd T Tauri. V zarode¢ném
prachoplynném mraénu existuji malé (1 - 10) au hust&jsi oblasti, s podtem &astic >10** m™3
ateplotou ~ 40 K, v kterych je udrZzovano inverzni obsazeni hladin infracervenym zafenim
centralni protohvézdy. Spontanni emisi prechazeji molekuly na metastabilni hladinu, ktera
umoziuje vznik stimulované emise. V ptfipadé OH miZe dojit k maserové emisi mezi
nekolika dvojicemi hladin, nejvyraznéjsi je na frekvencich 1665,402 MHz a 1667,359 MHz,
coz odpovida zhruba vinové délce 18 cm.

Maserova emise vyzaduje, aby byl pfitomen zdroj energie pusobici inverzni obsazeni
nékteré dvojice energetickych hladin molekul a aby bylo molekularni mrac¢no opticky

(rddiove) tlusté. Stimulovand emise pfevladne nad absorpci a slaby tok zafeni o frekvenci

blizké zakladni pti prichodu molekuldrnim mracnem zesili.

2.1. FU Ori 1937

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

mladou hvézdu ve stadiu hydrodynamického vyvoje, ktera je obklopena prachoplynnou
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obalkou, z niz Cerpa hmotu. Posléze tlak zafeni obal odfoukne a hvézda zvysi povrchovou
teplotu, rozzafi se v optickém oboru, piedtim je silnym zdrojem infraderveného zareni.
Polomér hvézdy je ptiblizné (20 — 25) Rs.

Jev spojeny s FU Ori zfejm¢ neni nahlym odfouknutim cirkumstelarni (okolohvézdné)
obalky, spiSe ndhlou pfestavbou fotosféry a také nitra hvézdy, o ¢emZ svéd¢i proménnost jeji

hmotnosti. To ve svych duasledcich vede k velkému nartistu zafivého vykonu.

FU Orionis stars

« spectral type F-6 (6000-7000 K) 5 (i ~

« periodic optical outbursts of .
several magnitudes

* rising timescale ~1 yr
* decline timescale ~50-100 yr

s A e s
e {
=> episodes of increased mass ’ s
accretion (dM/dt ~ 104 Mg/yr), ut?
possibly related to dynamical
instabilities
ﬂ\_
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Objekty tohoto typu nazyvame fuory, jde o fidce se vyskytujici nestacionarni hvézdy,
nachazejici se vraném stadia vyvoje. Nejmlad$i pozorované proménné hvézdy. DalSim
podobnym objektem je napt. V 1057 Cyg, viz obr, u které bylo pozorovano v roce 1970

zjasnéni o 5,5 mag.

Zvlastni skupinou fuort jsou hvézdy spektralnich tfid F - K, jako napiiklad Z CMa, V 1025
Tau, SU And, u jejichz ¢ary H, pozorujeme typicky P Cygni profil ve spektrech hvézd, ktery
indikuje pfitomnost expandujici obalky plynu o nizké hustoté kolem hvézdy (vyskytuji se
rovnéz ,,zakazané cary”). Hvézdy dale charakterizuje jejich pomérna rychld rotace a

pritomnost ve spektru absorpéni ¢ary Li I 670,8 nm.

T~ 1 1 T T "~ T * T " T ™ T T "1 Expanding
«— Emission from edges sliell

of shell perpendicular g
to line of sight (C)

Emission from —
» approaching front
L portion of shell (B)

__— Emission from receding |
rear portion of shell (D) —

Intensity

Continuum

Absorption due to

I~ approaching near \
- side of shell (A)

I 1 I 1 I 1 [ 1 1 I 1 I 1 1 I 1 I 1 ‘ O %
Blueshift X Redshift =S
A—> Y
(a) (b)
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A...absorpce blizsi strany obalky, B ...emise z ¢elni strany obalky, C...emise okrajové strany

obalky, D... emise z ustupujici, vzdalujici se obalky

2.2. Hvézdy T Tauri

V roce 1945 americky astrofyzik A.H. Joy popsal a definoval pozorované charakteristiky

hvézd podle jejich prototypu T Tauri. Upozornil, Ze ve spektrech takovych hvézd se nachazi

emisni cary H,. Pomoci spektrografu s objektivnim hranolem objevil nékolik desitek

obdobnych hvézd.

Napravo od hvézdy T Tauri lezi mlhovina, odrazejici zafeni, jeji jasnost se méni s jasnosti

hvézdy.

Dalsi vyznamny pfinos pro studium téchto hvézd pfinesl zndmy americky astrofyzik G.H.
Herbig, ktery proanalyzoval udaje o hvézdach T Tauri a vroce 1962 publikoval prvni
souhrnny katalog téchto hvézd s uvedenim charakteristik. Upftesnil kritéria, na zaklade
kterych jsou hvézdy zafazovany do této skupiny.

1. spektralni tfida G, K, M.

2. ptitomnost ve spektru emisnich ¢ar Balmerovy série vodiku, nejintenzivnéjsi je ¢ara H, a
vapniku Ca II, K 393,4 nm a H 396,8 nm,

3. zakézané emisni ¢ary S 11 406,8 nm, 407,6 nm, silna absorp¢ni ¢ara Li 670,7 nm,

4. existence intenzivnich emisnich ¢ar neutrdlniho zeleza Fe I 406,3 nm a Fe I 413,2 nm je

specifickou zvlastnosti daného typu hvézd.
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Skupina T Tauri hvézd v Plejadach, viz obr. .

Meorope Nebula in M45 2014 Jan 14 Moade 30cm 1/3.3'SCT+SX Lodestar-Cx2; 30s exp MGRWPO_UK
.

IR Touw

gl
200

I i i
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Jak je zfeyjmé, pivodni kritéria byla spektroskopicka, pfestoze vétSina jasnych hvézd T
Tauri méni svoji jasnost a proto byly dfive zafazovany do zvlastni skupiny proménnych hvézd
Ssrychlymi a nepravidelnymi zménami jasnosti., tzv. skupina orionovych proménnych.
Nejblizsi pozorovanou takovou skupinou jsou hvézdy v souhvézdi Orionu.

V roce 1947 sovétsky astrofyzik V. A. Ambarcumjan ukézal, ze existuji skupiny mladych
hvézd, tzv. asociace, presnéji hvézdy T Tauri tvofi tzv. T — asociace.

Nejjasn¢jsi T Tauri hvézdy se nachézeji v blizkosti oblasti vzniku hvézd, takovych mracen
jako Taurus-Auriga (r = 140 pc), Lupus ( r = 190 pc), Chameleon (r = 160 pc) podle
Wichmann et al. 1998. Nejjasnéjsi objekty se vyznacuji V. = 8 mag, pro typické T Tauri
hvézdy V. ~ 10 mag.

V soucasné dobé¢ je znamo pres tisic hvézd typu T Tauri, jde o hvézdy ve stadiu pied

ptichodem na hlavni posloupnost. V druhém vydani katalogu z roku 1972, bylo 66 % hvézd
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spektralni tfidy K, zhruba 30 % spektralni tiidy M ( T & = 3 500 K) a pouze 4 % patfily ke
spektralni tfidé G (T ¢ ~ 6 000 K) .

Odhadovany pocet hvézd T Tauri v na$i Galaxii je asi 10°, priméma ztrata hmoty
jednotlivé hvézdy je 10® Mg za rok, tedy v celé Galaxii je celkova ztrata 10 Ms za rok.

V zékladnich charakteristikach se hvézdy T Tauri podobaji hvézddm hlavni posloupnosti,
jejich hmotnosti jsou mensi nez 3 Ms, vétSinou lezi v intervalu (0,5 — 1,5) Ms, typické
hodnoty gravitacnich zrychleni log g ~ (3,5 —4,0) [ cgs ], jsou mirn¢ mensi nez u hvézd
hlavni posloupnosti. Rota¢ni rychlosti jsou velké. Typické spektralni téidy hvézd jsou od G
do M.

V dalsich letech nésledoval podrobny spektroskopickym prizkum téchto hvézd, ktery
prinesl nové kvalitativni ale i kvantitativni udaje. Pfedevsim byla zjisténa velmi intenzivni
absorp¢ni rezonanc¢ni ¢ara Li I 670,8 nm, kterd dosvéd€uje vysoky obsah tohoto prvku, ktery
rychle vyhoti ve hvézdach po ptfichodu na hlavni posloupnost po zapaleni termonukleérnich
reakci syntézy vodik — helium. Obsah lithia ve hvézdach klesd se stafim, v centralnich
oblastech, kam je zana$eno konvektivnimi proudy, shofi pii teplotach nad 2,5. 10 ® K.

Presn&ji pii teplotd zhruba =~ 10 ® K deuteria vzniklého pfi Big Bangu hoii v reakci
‘H+ {H - 3He + y + 5,5 MeV. Pozdgji pii teploté v jadie hvézdy asi 2,5.10° K prob&hne
hoteni lithia v reakci 3Li + }H — 23He. Rozvedeno prob&hnou reakce $Li + 1H — }Be,
nestabilni, proto jBe + e~ — %Li , jLi+ 1H - $Benestabilni, proto §Be — 2 3He +
energie...18 MeV

Na zéklad¢ studia vysoce disperzni spektroskopie byla provedena jemnéjsi klasifikace
hvézd T Tauri. Pfi ekvivalentni Sifce EW &ary H, vétsi nez 1 nm hovoiime o klasickych T
Tauri hvézdach (CTTS) napi. XZ Tauri, zatimco pii ekvivalentnich $ifkach mensich nez 1
nm jde o tzv. ¢arové slabé T Tauri hvézdy (WTTS), napiiklad V830 Tau s EW 0,3 nm.

U nékterych hvézd typu T Tauri, napt. RU Lup, XZ Tauri, ekvivalentni Sitka H, pfevySuje
20 nm, coZ odpovida rychlostem nékolik stovek km.s . Proto v blizkosti centralni hvézdy se
musi nachéazet velké objemy plynt. V ¢afe H, miize hvézda vyzatovat az nckolik procent

svého celkového zafivého vykonu!
U jednotlivych hvézd tok zafeni v ¢afe H, se muze meénit s Casem, cary s riznymi

excita¢nimi potencidly se mohou chovat rtzn€. Pravdépodobné to svédéi o vyrazné

stratifikaci fyzikalnich podminek v oblastech formovani ¢arového emisniho spektra.
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Tvar profili emisnich Car je velmi rtznorody, nejvétsi odliSnosti pozorujeme u car
Balmerovy série vodiku. Profil samotny je promeénlivy s ¢asem, coz je zdrojem obtizi pfi

vytvareni modelt vrstev atmosféry nad fotosférou.
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Figure 2.1: Nllustration of the strong variability of the H3 emission ling in the spectrum_

Lof the very active TTS RU Lup. The figure consists of 35 observations during 4 nights_

in April 2002.

Ilustrativnim piikladem je vyrazna proménnost emisni ¢ary Hp velmi aktivni hvézdy TTS
RU Lup, 35 pozorovani béhem 4 noci.

Zna¢nou c¢ast hvézd T Tauri charakterizuje nadmérné, piebyte¢né zafeni v modré a
infraCervené oblasti spojitého spektra ve srovnani s hvézdami hlavni posloupnosti téZe
spektralni tfidy. Na obrdzku je vidét, ze velikost nadbyte¢ného zéfeni v kratkovinné Casti
spektra se méni od hvézdy k hvézdg. Priblizné u 10 % hvézd intenzita nadbyte¢ného zafeni
Vv kontinuu je tak velika, Ze fotosférické Cary nejsou pozorovany vibec. Typickd zména
hvézdnych velikosti dosahuje (1 - 2) mag.

Jaké je astrofyzikalni objasnéni ptivodu zmén ? V sedmdesatych létech byla pfitomnost
intenzivnich emisnich ¢ar ve spektrech mladych novych hvézd T Tauri skute¢nosti, ze nad
fotosférou se nachédzeji vrstvy svySsi teplotou, odkud pochazi piebytecné zareni
Vv kratkovinném rozsahu spojitého spektra.

Teorie Hayashiho pfedpoklada, Ze hvézdy typu T Tauri maji rozséhlé konvektivni zony, ve
kterych rychlost pohybu hmoty podstatné prevySuje rychlost konvekce na Slunci. Proto byla
vyzdviZzena hypotéza, ze nadbytecné zafeni v kratkovinné oblasti a mohutné emisni spektrum

hvézd T Tauri jsou podminény horkou plazmou v chromosférach. Pfestoze vSak dosud neni

22



pln€ objasnéna problematika pfenosu energie do chromosfér, jsou ziejmé jejich pfi¢inou
konvektni zony.

Vzhledem ke zna¢né proménnosti profilti vodikovych Car s Casem se astrofyzikové snazili
vytvaret modely tzv. typické praimérné hvézdy T Tauri.

Americky astrofyzik L. Cuchi 1964 navrhl myslenku, ze v chromosférach hvézd probihaji
neustalé eruptivni procesy, v jejichz dusledku je do okolniho prostoru vyvrhovana hmota
s rychlosti ~ 100 km.s™, v rozifujici se obélce klesa teplotana T ~ 10 * K . P¥ipominame, Ze
mladé hvézdy ve stadiu T Tauri pretrvavaji 10 ’ rokii a maji hmotnosti M ~ 1 M . Teoretické
vypocty Cuchiho odhadovaly zna¢né ubytky hmotnosti hvézd, coz v§ak nebylo pozorovanimi
potvrzeno.

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

Nasledné byla propracovan model hvézd T Tauri, v kterém se pfredpoklada, Ze u nich
probihé akrece latky z prachoplynného disku obklopujiciho hvézdu. Divodem byla predev§im
interpretace infracervenych pozorovani téchto objektd, zjistény piebytek energie
Vv infracervené oblasti spektra ve srovnani s hvézdami hlavni posloupnosti.

Druhym dGvodem byla pozorovand polarizace zaifeni hvézd T Tauri a Ae,Be hvézd

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

puvodniho protohvézdného mracna. Prach ¢asteéné pohlcuje zateni hvézdy a prevyzatuje ho

LoAE,
2k IR Tau
-
7L KT
g o 7 P
oA Mt

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

Opakovatelnost intenzivnich velkométitkovych erupci u hvézd T Tauri jakoZz 1 spektralni
zvlastnosti napt. fuort vedly k hypotéze, Ze zéblesky jsou vyvolany zvySenim tempa akrece
latky z okolniho disku. Pfedpokladame, ze tempo akrece u fuori mize dosahovat az 1074 Mg
rok . P¥itom vnitini ast disku se prepliuje latkou a stava se tlustou. Disk silné zastiiiuje
centralni hvézdu, proto pozorujeme nikoliv zafeni samotné hvézdy jako spiSe souhrnné zafeni
riznych vrstev disku zahtatych na odlisné teploty.

Hvézdny vitr mladych hvézd se srazi se zbytky plivodniho protohvézdného mracna,
predava svij impuls chladné latce v okoli hvézdy. Mladé hvézdy jsou zdroji intenzivniho
hvézdného vétru, ktery do okoli hvézd ptinasi 108 Mg rok=! plynu. Predpokladdme-li, Ze
hvézda v tomto stadiu setrvava 3 . 10 ® rokd, zbavuje se hvézda znadné &asti své latky,
piedevsim jeji disk.

Prachovéa obalka hvézd mé zplostény diskovity tvar. Vné&jsi hranice disk se rozprostira na
desitky az stovky au od hvézdy. Vnitini ¢ast je vzdalena nékolik polomért hvézdy. Kazda
castice disku se pohybuje kolem hvézdy pod piisobenim gravitacni sily po kruhové draze

3
2

, GM\z . , \ . , , .
s rychlosti v = (—j . Pfitom se thlova rychlost méni se vzdalenosti w~—~r?, tudiz

r

=<

mezi Casticemi vznika tieci sila. Jejim dasledkem je diskova akrece, pii které vnitini vrstvy
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disku jsou brzdény vnéjSimi a padaji postupné na hvézdu, coz vede k uvoliiovani energie a
vyvolava pozorované efekty.

Celkova soudoba piedstava je pomérné slozitd, predpoklada, ze v rovnikové rovin€ hvézdy
probiha diskova akrece zatimco ve sméru kolmém latka od hvézda odchazi. Velmi dilezitou

roli zde hraje magnetické pole hvézdy, viz dalsi vyklad.

Hveézdy T Tauri - piehled

mladé objekty, stati 0,5 — 30 miliont rokt, hmotnosti (0,08 — 3) Mg, vétsi hmotnost tzv.
Harbigovy hvézdy, teplota v centralnich oblastech je nedostatetna pro klasickou pifeménu
vodik — helium, hoti pouze deuterium a lithium, jak jsme jiz uvedli. Dal$im zdrojem energie je
gravitacni smr$tovani, pfeméena na tepelnou energii, jeji polovina se vyzaii, druhd polovina
vyvolava zahfivani vnitinich ¢asti hvézdy. U hvézdy s hmotnosti 1 Mg trva vyvoj asi 30
milioni rokd, smrS$tovani je pomalé, 0,001% poloméru/rok, hovofime o tzv.
kvazistatické rovnovaze. Po dosazeni teploty zapaleni reakci vodik — helium, se obraz hvézdy
usadi na hlavni posloupnosti, na tzv. posloupnosti nulového stati. Poloha hvézdy je dana pouze
jeji hmotnosti, nebot” vzhledem k piedchozimu vyvoji jsou hvézdy chemicky stejnorodé.

Hayashi vypocty vyvojovych kiivek mladych hvézd, pii predpokladu pienosu energie
konvekei, potvrdily teorii vyvoje objekti v této oblasti H - R diagramu. Vné&jsi konvektivni
zony u T Tauri hvézd pfenaseji mnohem vice energie nez u Slunce, proto jejich velky zativy
vykon, rychlé rotace emisni ¢ary vodiku ve spektrech nejvice aktivnich hvézd T Tauri vznikaji

ve hvézdném vétru 300 km.s™ 1, 1078 M rok~1 nikoliv ve statickych chromosférach

Aktivita hvezd T Tauri

Podminéna akreci latky z prachoplynného disku obklopujiciho hvézdu, indikator aktivity —
cara H alfa, ¢im je intenzivnéjsi, tim vice emisnich ¢ar jak vodiku, tak 1 jinych prvkd.

Klasické T Tauri, S ekvivalentnimi $itkami ¢ary H, =1 nm, u nich pozorujeme disledky
akrece zatimco u carové slabych hvézd T Tauri jde 0 projevy mohutnych chromosfér a koron.
Jsou obklopeny prachoplynnymi disky, jejich parametry v fad¢ pifipadii jsou nad&né urCovany
radiovou interferometrii, hmotnosti diskli nepfevySuji nékolik setin Mg, rozméry od né¢kolika

desetin az nékolik setin au.

Analyza profilit spektralnich car atomit a molekul
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vznikajicich v disku ukézala, ze pii vzdalovani od hvézdy uhlova rychlost rotace klesa, proto v
sousednich vrstvach disku existuje tfeni, které brzdi plyn, jenz se po spirale piiblizuje ke
hvézd¢, vznikajici teplo zahtiva latku disku, o desitky kelvinli ve vnéjsi ¢asti az po nékolik tisicti
kelvinl v blizkosti hvézdy.

Druhym zdrojem zahtivani disku je zafeni centralni hvézdy, pii vypoctech rozlozeni teploty v
disku je nutny rozbor vymény tepla mezi plynem a prachem podél poloméru disku, znalost
fyzikaln¢ chemické vlastnosti zrnek prachu a jejich rozdéleni podle velikosti, u klasickych T
Tauri existuje celkové magnetické pole, magneticka indukce v polarnich oblastech dosahuje
5000G=0,5T.

Hvézdy T Tauri se slabymi carami
se odliSuji od hvézd HP se stejnou hmotnosti vyrazné vétsim vyzafovanim v UV a rtg oblasti,
proménnosti jasnosti ve viditelném oboru, pfi¢inou jsou protahlé chromosféry a korony, vzniklé
v diisledku rozséhlych konvektivnich zon, magnetickd indukce je az 1 000krat vétsi nez stfedni

na povrchu Slunce, podobny komplex jevl jako na Slunci probihd i zde, mohutné erupce,

mnohem castéji probihajici.

Shrnuto v okoli mladych hvézd v zavislosti na charakteristikach hvézdy, na magnetickém
poli a akre¢nim disku probihaji slozité astrofyzikalni procesy. Konvekce a rychléd rotace,
otocka (1-12 dnt) hvézd jsou pivodci silnych magnetickych poli. Ve fotosférach hvézd
nalézame obrovské hvézdné skvrny, ménici se se zménami magnetického pole, energie je
uvoliiovana erupcemi. Magnetické pole je propojeno do akrecniho disku. Skvrny, zmény ve
chromosféte, zhustky prachu v planetarnim disku a erupce vedou k fotometrické proménnosti.
Proto jde o proménné hvézdy.

Typické hodnoty stiedné pokrocilych hvézd T Tauri:

hvézda oblast spektralnitiida T [K] L[Ls] R [Rs] MI[Ms] staif 10°

T Tauri Taurus G6 (5700+140)K 7,8+0,8 29+0,2 19+03 7,3+1,2
SU Aur Taurus Gl (5945+£142) K 78+1,0 2,6+04 1,7+0,2 8,7£0,7
P2441 OriOB lc G6 (6115+167)K 11,5+2,1 3,0£0,5 2,1+03 7,2+0,6
GW Ori A Ori GO (6030+£170)K 223+34 43+£0,6 2,5+03 33+£1,2
GX Ori A Ori G9 (5410275 K 3,2+0,8 2,0£0,5 1,503 9,6£3,0

Ditlezitou problematikou je studium hoteni lithia ve fazi pfichodu hvézdy na hlavni

posloupnost. Proto byla provadéna analyza obsahu lithia u 53 hvézd T Tauri, pfedev§im u
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carove slaby - WTTS. Ve zkoumaném souboru Slo o hvézdy spektralnich tiid KO — M3,

piiblizné odpovidajici hmotnostem mezi (1,2 - 0,2) Mg . Zavéry vyzkumu jsou nasledujici.

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

2. Byla potvrzena teorie hofeni lithia ve fazi pfichodu na hlavni posloupnost. Vyznam
spotifebovavani Li vystupuje pii hodnotach niz$ich nez 0,5 Ls a hmotnostech (0,9 — 0,2)
Ms a nartistd smérem k nizs$im zafivym vykontim. Soudobé teoretické vyvojové modely se
nejevi konzistentni k pozorovanym hodnotdm obsahu Li v celém rozsahu hmotnosti.
Napiiklad pfi nizs§ich hmotnostech (0,4 — 0,2) Msje pozorovany zativy vykon pii hoteni Li
4 x vyS$i nez predpokladaji modely.

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

nizky obsah lithia se vyskytuje pouze mezi hvézdami s nizkou hodnotou rotacni rychlosti. U

hvézd s rychlou rotaci dochazi k promichavéani latky a zvétSeni tempa pienosu lithia do

hlubsich vrstev, kde probihaji reakce. Rotace hvézd T Tauti se pii smr§tovani postupné

zvétsuje v disledku platnosti zdkona zachovani momentu hybnosti. Pozorovani ukazala, ze

schopnost hofeni lithia ve fazi pfichodu na hlavni posloupnost v intervalu hmotnosti (0,9 —

0,7) Ms je omezena na piitomnost rychlé rotace téchto objektu.

Pfichod na hlavni posloupnost je zavisly na hmotnosti. Pro hvézdy s nejvys§imi hmotnostmi
existuje omezeni maximalni hmotnosti. Pfi dominanci tlaku zareni v blizkosti povrchu plati

ap =P L . Dale plati rovnice hydrostatické rovnovahy aP = —GM—f . Upravou
dr C 4ar dr r

o , : . 4nGce 1w
obdrzime vyraz pro Edingtonliv maximalni zafivy vykon L., = M . Hvézda jesté
K

zUstava ve stavu zafivé rovnovahy za podminky L, =1,5.1O31£ [W]. Pii M = 90 Mg
S

plati L., =35.10°L, .

Ptehled jednotlivych etap vyvoje hvézd v pocatecnich fazich.
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T Tauri accretion

Disk accretion
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Hvézdné asociace T Tauri

Tvorené fyzikalné souvisejici hvézdami, vzniklymi v kritkém c¢asovém obdobi, jejich
prostorova hustota je vyss$i nez hustota stejného typu hvézd v okoli asociace. Plsobenim
vnéjiich gravitaénich sil se asociace rozpadaji, zhruba do 107 rokt. Nepravidelné eruptivni

hvézdy, vytok hmoty, magneticka pole, spektralni typy F - M.
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3. Cerveni trpaslici

Radime k nim piedev§im hvézdy hlavni posloupnosti spektralnich téid K a M, od KV 5 200
K, MO 3 900 K po M8 steplotou 2 600 K. K velmi znamym cervenym trpaslikim patii
Barnardova hvézda, trpaslik M5 V s nejvétsim znamym vlastnim pohybem 10,27 za rok.
Také k nim patii chladnéjsi hvézdy spektralni tiidy K, napiiklad dvojhvézda 61 Cygni K5
VaK7V.

Ptehledova tabulka vybranych cervenych trpaslika podle spektralni tiidy.
Hvézda viz. hv. v. [ mag] vzdalenost [ pc] spektralni tfida teplota [ K] hmotnost [ Mg ]

n Cas B 7,51 5,8 MO 3800 0,19
Kruger 60A 9,85 4,0 M3 3500 0,27
Barnardova hvézda 9,54 1,8 M4 3100 0,16
Wolf 630A 9,70 6,4 M4e 3600 0,4
Rg 0050 21,5 19,9 M8 2 200

3.1. Stavba Cervenych trpasliktl

Cerveni trpaslici, objekty shmotnosti M < 0,8 Ms, spolomérem (0,1 — 0,7) Rs,
s centralnimi hodnotami p; ~ (10°3-10°%)kgm 2 a T, ~ (10°-10 " ) K. V piipads K
trpaslik 5 200 — 0,8 Ms a u M trpaslikti 3 900 — 0,6 Ms maximalni hodnoty.

Pro ptedstavu o fyzikalnich podminkach u cervenych trpasliki uvadime, ze u hvézdy
s hmotnosti 0,6 Ms na povrchu ve spodni vrstvé fotosféry je teplota ~ 4 000 K a hustota p =~
10 2kg.m 3, zatimco v centralni &asti teplota T, ~ 10 " K a hustota p; ~ 10° kg.m . P¥
hmotnosti hvézdy 0,1 Ms je na povrchu ve spodni vrstvé fotosféry teplota ~ 2 800 K, p =~
10 % kg.m 3, v centralni asti hvézdy teplota T, ~ 5. 10 ° K a hustota p ¢ ~ 10° kg.m 3.
Udaje vychazeji z predpokladu stejného obsahu kovii jako u Slunce.

Generalised masses. radii and luminosities of dM stars
(sun=1.00). after Allen (1973)

Spectral type MO M2 M35 M3

Mass 0.47 0.39 0.21 0.10
Radius 0.63 0.50 0.32 0.13
Luminosity 0.063 0.032 0.008 0.0008
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Table 4.1. Fundamental properties of M dwarfs.

Tempera- Lumi-
Spectral V-I*  ture’  Radius® Mass® nosity® Log
type! Kelvin (R/R.) (M/M.) (107*L/L.,) gem™?s~! gravity’ Prototype
MO 1.92 3,800 0.62 0.60 7.2 465 Gl 278CH
MI 2.01 3,600 0.49 0.49 35 4.75 Gl 229A
M2 2.15 3,400 0.44 0.44 23 4.8 Gl 411
M3 2.46 3,250 0.39 0.36 1.5 4.8 Gl 725A
M4 2.78 3,100 0.36 0.20 0.55 4.9 Gl 699
M35 3.70 2,800 0.20 0.14 0.22 5.0 Gl B66AB
M6 4.06 2,600 0.15 0.10 0.09 5.1 Gl 406
M7 456 2400  0.13 ~0.09 005 52 Gl 644C (VB 8)
M8 4.33 2,200 0.12 ~0.08 0.03 5.2 Gl 752B (VB 10)
M9 4.37 2,100 0.09 ~0.075 0.015 5.4 LHS 2924°

Pozor, posun oznaceni na druhém Fadku. Index V — | pfevzat z Cousinsova sytému, teplota

uréena z fotometrické a spektroskopické kalibrace, polomér ze vztahu L = 4w R? o T:f , L

v G
urceno z M,,,; , log g stanovennz g =

V uvedenych fyzikalnich podminkach, teplotnich a hustotnich intervalech, jsou molekularni

vodik a helium stabilni ve vnéjSich ¢astech hvézd. V centralnich oblastech, obsahujicich vice

nez 90 % hmotnosti hvézdy, jsou vodik a helium plné ionizovany. Vlastnosti takové latky

musi byt popisovany nejen pouze teplotni ionizaci a disociaci, ale také tlakovou ionizaci a

disociaci, v zavislost na rozlozeni hustoty a teploty v nitru.

Ionizace tlakem hraje ¢aste¢nou roli 1 v nitrech cervenych trpaslika

prvek

vodik
helium
uhlik
kyslik

(Z,A)

1,1
2,4
6,12
8,16

hustota [kg.m™]

3,2.10°
2,6.10"
2,3.10°
41.10°

Z ...protonové cCislo, A...nukleonové ¢islo, m, ...atomova hmotnostni konstanta,

Ay ...Bohrtv polomér hid

hZ

=0,529.1071%m
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PIn¢ ionizovana vodiko-heliova plazma je charakterizovana plazmovym parametrem

1

(Ze)* 7% pi

spojeni I' =-—"—~—"-~(0,5-5) pro klasické ionty, kde a je stfedni vzdalenost iontf,
akT A3 Ts
A atomova hmotnost, p  hustoty latky. Kvantovy  parametr  spojeni
<a 139 . . : 1 e stiedni
r=(Z)s—= -~ (01-1), kde a, je Bohriiv polomér elektronu a u, je stiedni
a0

[ . js
He

. . 1 . , .
elektronova hmotnost pro degenerované elektrony, — je primérné ¢islo volnych elektronti

e

3
na nukleon. Ttetim parametrem je tzv. parametr degenerace y = kk?T ~ 3.106T(ﬁj ,
F P

kde kT- je Fermiho energie elektronu. Klasickd Maxwell-Boltzmannova limita odpovida
limit¢ yw — +oo, ponévadZ y — Oodpovida kompletni degeneraci. Ve zminénych
termodynamickych podminkach v nitru Cervenych trpaslikt plati w ~ (0,1 - 2). NarGsta

s klesajici hmotnosti hvézd.

Hydrostatic equilibrium: Equations of state
dP _ GM, provnice hydrostatické rovnovahyp ... ..

= - e . :

dr re

P =P(p,T,composition) in general
L-{ass conservation: 1
_ PkT N 40T

M, s2r%p rovnice kontinuity 3 throughout most normal stars
== i a(
dr
Energy generation: Opacity:
i . cee ; k=x(p,T,composition) in general
ALy _ 4.2, rOVRice zaFivé rovnovahy _
PR Energy generation:

e=¢(p, T, composition) in general
Energy transport:

dT 3 kpraynice prenosu energle Zareniy, , dary conditions:
T - 2 2 -, .
dr— 160 1~ d5tialy pokles teploty M, >0
Adiabatic temperature gradient: L, >0 [ asr—0
[”T—T _[1-1 ) S T—0
X {ff‘ Jrad Y ) I\' ;‘2
o rad . P—0; asr— Riar
Convection occurs if:
p—0
T dP y L .
—— < M,, L,: mass or luminosity contained
PAT y-1 L , '
within radius r.
ar 1\ T dpP . v . ,
—_—= (11— =) —— rovnice prenosu energie konvekei,
dr v/ P dr

rychly pokles teploty
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I. Conservation of Mass

II. Conservation of Energy
III. Hydrostatic Equilibrium
IV. Energy Transport

0.90 0.60
0.80 1.27
0.70 1.80
0.60 242

0.50 3.42

0.009
0.035
0.12
0.40

Model hvézdy & hmotnosti 0,6 M,
podle M. Schwarzschilda. Chemické sloZenf na

0.999
0.996
0.990
0.97
0.92

Figure 9-14

Convective zone

Radiative zone

A stellar model is a table of numbers that represents conditions
inside a star. Such tables can be computed using the four laws of
stellar structure, shown here in mathematical form. The table in this
figure describes the sun. (llustration design by author)

v pofateénim stédiu hlavni posloupnosti
povrchu X = 0,73, Y = 0,25,

wm _ L R

. = 0 = =

T, 603, L@ = 0,565; To' =0 Ch4

r .

—R—- T’?Z?’L —I-L?L- log P log T log P
0,00 0,000 0,000 15,871 6, 906 4,813
0,10 0,019 0,153 15,802 6,884 4,766
0,20 0,127 0,623 15,603 6,826 4,625
0,30 0,319 0,910 15,296 6,745 4,399
0,40 0,28 0,988 14,920 6,657 4,111
0,50 0,700 0,999 14,515 6,568 3,794
0,60 0,823 1,000 14,100 6,473 3,474
0,70 0,908 1,000’ 13,655 6,318 3,185
0,80 0,964 1,000 13,093 6,094 2,848
0,9 0,993 1,000 12,225 5,746 2,327
0,98 1,000 1,000 10,387 5,011 1,224
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Model cerveného trpaslika s charakteristikami 0,6 Ms, 0,6 Rs, MO. V centralni oblasti je
energie prenaSena zafenim, T, = 9.10° K. Vnéjsi konvektivni zéna dosahuje pies 2/3
poloméru. Centralni hustota p, je zhruba 20krat vétsi nez primérna hustota. Vice nez 90 %

celkové hmotnosti je v jadie. Postupné poklesava jeho hmotnost, u 0,4 Mg ¢ini 70 %.

Kli¢ovou hodnotou hmotnosti je 0,35 Ms. Pfi M 1 maji hvézdy zéfivé jadro, x ~p T_%
opacita je pii vysSich teplotach nizka, proto nevznika konvekce. Naopak pii M | jsou plné
konvektivni, nebot’ teplota je niz$§i. TudiZz trpaslik 0,3 Ms je pln¢ konvektivni. Limitni
hmotnost 0,35 Ms zavisi na metalicité, S jejim rustem se zvétSuje opacita, tedy klesa zafivy

vykon.

Ulohy:
7.25, 7.26 Astroulohy

3.2. Spektra a atmosféry Cervenych trpasliki

Vice nez 70 % hvézd z okoli naseho Slunce jsou Cerveni trpaslici spektralnich tfidK, M.
Tato pocetna skupina hvézd 0,08 Ms < M < 0,8 Ms i s hnédymi trpasliky M < 0,07 Ms
muze obsahovat podstatné mnozstvi baryonické hmoty v Galaxii. Vyzkum spekter trpasliki je
astrofyzikaln¢ zajimavy z mnoha divoda. Ovéieni teorie hvézdného vyvoje a stavby hvézd,

odhaleni souvislosti a rozdilii mezi trpasliky a podmnozinou mladych hnédych trpasliki,
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fyzikalniho stavu plazmatu v jejich atmosférach pii nizkych teplotach stejné jako chemickych
a fyzikalnich procest vzniku prachu, jsou pouze nékteré z této zajimavé problematiky.

Pti teplotach T = 4 000 K jsou dominantnim zdrojem opacity v optickém a infracerveném
spektru M trpasliki ¢ary diatomickych molekul jako TiO a VO, které fidi tok energie
Vv optickém oboru. Rota¢né-vibraéni pasy H,O jsou dominantni v infraterveném oboru, ktery
dale obsahuje absorpcni pas CO.

Nizka teplota a vysoké tlaky ve fotosférach trpaslikii vyvoldvaji fadu problémi pfti
vypoctech pfesnych modelll atmosfér. Pfitomnost molekularnich past komplikuje upravy
rovnice pfenosu zafeni, molekularni koeficienty absorpce jsou zavislé na frekvenci a tudiz
aproximace tzv. Sedé atmosféry uzivana pro hvézdy hlavni posloupnosti S vétsi hmotnosti
neni vhodna. Vysoka hustota atmosfér trpaslikii umoznuje pfitomnost absorpce vyvolané

srazkovou indukeci, je zvlasté komplikovana.
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Figure 2.6. Near-infrared spectra of three late-type dwarfs: Gl 411 (M2), Gl 406 (M6) and VB 10 (MS8).
The most prominent features are the steam bands due to H,O in the atmospheres of these cool stars, but
CO and FeH bandheads as well as various atomic lines are also present. (Spectra courtesy of H. R. A.

Jones.)
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Podivejme se blizeji na problematiku spektroskopie podle Pavlenko and Jones 2002.
Tradiéni je napiiklad uréovani izotopického poméru *?C / *C. Jeho stanoveni u M trpasliki
potencidlné¢ ddva moznost stanoveni stafi hvézdy, tedy i mista v Galaxii, kde se nachazi.
Kvantitativni analyza vyvoje 2c 1 B¢ je mozna rovnéz pomoci studia CO pasti. Srovnani
syntetického a pozorovaciho spektra v intervalu (2,3 - 2,4) um umoziuje diagnostiku
efektivni teploty a metalicity M trpaslikd. Model 2 8000/5,0, log A ( C ) = - 3.28 dava pro
model **C /*C = 10.

K témto vypoctim jsou v soucasné dobé pouzivany modely atmosfér tzv. NextGen grid
(Hauschildt et al. 1999) s uzitim piedpokladu LTE pro efektivni teploty (2 400 - 3 800 ) K.
Pro modely bylo zvoleno log g = 5,0 a zastoupeni metalicity shodné se Sluncem. Vypocty
syntetického spektra pomoci programu WITA6 (Pavlenko 2 000) s ptedpokladem LTE,
hydrostatické rovnovahy, jednorozmérny model bez zdroji ¢i ubytka energie.

Profily molekularnich a atomarnich ¢ar jsou pocitdny uZzitim Voigtovy funkce H (a, v),
parametry jejich prirozeného rozsifeni C, a van der Waalsova rozsifeni C4 Z databaze Kupka
et al. 1999. Voigtitv profil — slozeny, kiidla rozsirena srazkami Lorentziiv profil, jadra car

teplotné tzv. Doppleriiv profil.

~ Lorentz
i % Doppler
/ A
/ .\
/ \
/ \
£ -\ Doppler core
(width = Akp)

/ A\
/ \
.’l \

- damping wings

line absorption probability (per atom)

T |
As

Figure 4.2. The line absorption profiles due to random thermal motions (Doppler) and finite energy width
(Lorentz). Pressure broadening also has a Lorentz profile. The resulting Voigt profile is not a simple sum
of the component profiles, although the properties of the Doppler core and damping wings are preserved.
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Vseobecna chemicka rovnovaha v atmosférach chladnych hvézd zavisi podstatné na C/O =
logA (C) -log A (O) Tsuji 1973. V atmosférach chladnych ( Ter < 3 600 K) kyslikovych
hvézd C/O < 1, vétSina atomu uhliku je vazana do CO molekul. CO a H,O jsou nejéastéji se
vyskytujicimi molekulami obsahujicimi kyslik.

Pii teplotaich atmosfér M trpasliku Te > 2 600 K molekuly CO dominuji Cetnosti ve
srovnani s jinymi molekulami obsahujicimi kyslik Tsuji 1973.

Teplota centralnich &asti Gervenych trpasliki M je relativn nizka, T < 10 ® K, tudiz
z vodikovych reakci bézi pp fetézec, jehoz hoieni probiha po dlouhou dobu. Tedy izotopicky
pomer 12C 1 BC se neméni ani v Gasové $kale Hubbleova Gasu. Situace se stava odlisnou u
hvézd M > 0,8 Ms, kde jiz mohou zacit probihat reakce CNO cyklu, takze miizeme pozorovat
zménu izotopického zastoupeni C, N, O.

Model atmosféry pouzivany Pavlenkem 2002 vychazi ze standardnich klasickych
ptedpokladii Hauschildt et al. 1999, energie je pfenaSend v atmosférach zafenim a konvekei.

V praci Hauschildt, Allard & Baron 1999 je podrobné komentovana sit’ planparalelnich
modelt atmosfér pro trpasliky (log g > 3,5 ) a teplotni interval Tes ~(3 000 — 10 000) K.
Tyto modely jsou vhodné pro hvézdy hlavni posloupnosti ptipadné pro podobry.

Pii fitovani nalezené hodnoty Ter M trpaslikll se vyznacuji vnitini chybou £ 150 K. Mozné
a pravdépodobné zdlvodnéni spociva v tom, ze v atmosférach Cervenych trpaslikt spektralni
tfid s nizSimi teplotami nez u M6 patrné vznika prach (Tsuji 2002), ktery muze absorbovat
nebo rozptylovat zafeni. Prach méni strukturu modelli atmosfér M trpasliki a tudiz i jejich
spektra. Vné&j8i vrstvy atmosfér pozdnich M trpasliki nartstaji v disledku ,,prachové*
opacity.

NLTE efekty mohou byt zdrojem dalSich chyb, Carbon et al. 1976 analyzoval NLTE efekty
v ¢arach CO, pfitom pouZival trochu zjednoduseny model rota¢né-vibrac¢nich hladin CO,
diisledek rotace a kmitani atomti v molekulach. UvaZzoval model atmosfér ¢ervenych obrt,
kde jsou hustoty mnohem nizsi neZ u ¢ervenych trpasliki.

Klasicka standardni teorie promichavani uzivda model konvektivniho pfenosu energie
Vv hrubé aproximaci (Bohm-Vitense 1958, Mihalas 1973 atd.). Nov¢jsi modely Gustafssona a
Jorgensona 1994 podavajici pfijatelnéj$i zachyceni opticky tenkého prostiedi v chladnych
hvézdnych atmosférach, aplikace na modely atmosfér M trpaslikli neni optimalni.
Zjednodusené piiblizeni slozitého jevu promichavani 1ze podat nasledovné:

a. predpokladame, Ze prosttedi (atmosféra) se stava nestabilnim v r =r o, kdyzZ objemovy

element stoupne o charakteristickou vzdalenost L. (délka promichavani) nar= ro+ L

b. pfebytecna energie objemového elementu se uvolni do okolniho prostredi
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. objemovy element zchladne, vrati se zpét dolti, znovu absorbuje energii a opét bude
stoupat vzhliru
Pfi tomto procesu je teplotni gradient mensi nez pfi Cisté zafivém pienosu energie. Tlakova
kT
gmy

Ak . o - L .,
Skalova vyska H = , délku promichavéani parametrizujeme o = q kde relativni

posuvny parametr je zpravidla volena = (0,5 — 1,5).

Pti velkych hodnotach opacit v M trpaslicich je stfedni konvekce ptiblizné adiabaticka pro
hodnoty délek promichdvani (L) srovnatelnych s atmosférickou tlakovou skalovou vysSkou.
Atmosféry a syntetickd spektra M trpaslikii jsou velmi malo citlivé ke zménam délky
promichavani L v typickém rozsahu atmosfér slune¢niho typu, tedy L/Hp, = (1,2 — 2,2) Brett
1995. Vedle toho ze srovnani modelii pozdnich typtt M trpasliki vyplyva, ze konvektivni
zona jak jsme jiz uvedli, postupné narista S klesajici hmotnosti, Se zmenSujicim se zativy
vykonem trpaslikd. Se snizujicim se obsahem kovi klesa opacita. Spektroskopické a
fotometrické vlastnosti M trpaslikd, na kovy chudych, jsou relativné malo citlivé k detailim
konvekce, Brett 1995. Jinak feceno tyto hvézdy nejsou vhodnymi laboratofemi ke studiu

konvekce.

Y —— Observed spectrum

AL +—-—- Blackbody of same T,
L w0y o

0.5 1 1.5 2 25
Wavelength A (um)

Fig. 2.—Our best fit to the spectrum of VB 10, based on the TiO and CO
band strengths. (The derived atmospheric parameters are T, = 2800 K, log
g = 5.0, assuming solar metallicity.) The observed spectrum is from Kirk-
patrick et al. (1993) (0.6-0.9 pm) and Jones (private communication) (0.9-2.5
um). Also shown are the corresponding H ™ continuum, obtained by neglecting
molecular opacities only in the radiative transfer, and a Planck distribution of
same T, Notice how the blackbody curve still underestimates the K-band
flux (near 2.2 um) even though it is depressed by the H,O opacities.
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3.3. Vyvoj ¢ervenych trpaslika

Cerveni trpaslici patii k nejrozsitengjsim hvézdam v Galaxii a zfejmé i ve vesmiru. Vyrazné
pievladaji napiiklad v okoli Slunce, Henry et al. 1994, jde piedevsim o trpasliky spektralni
ttidy M, z padesati nejblizSich hvézd je Slunce hvézdou s ¢tvrtym nejvétsim polomérem.
Jinak feceno proces vzniku hvézd produkuje predevsim Cervené trpasliky, hvézdy s nizkou
hmotnosti. Teprve v poslednim obdobi pfedev§im zasluhou P. Bodenheimera je vénovéna
pozornost vypoctim hvézdného vyvoje u téchto objektu,.

Casové $kéla vodikového hofeni T ~10 * roka je pro minimalni hmotnost hvézdy hlavni
posloupnosti. Z vypoc¢ti Bodenheimera 1997 vyplyva, Ze pti hmotnostech M < 0,25 Ms je
hvézda plné konvektivni v podstatné ¢asti svého vyvoje. Udrzovani konvekce vylucuje vznik
a rozvoj velkych gradientli, umoZznuje zcela narist Y helia v jejim obsahu.

Hvézdy o hmotnosti Slunce maji dobu pobytu na hlavni posloupnosti srovnatelnou se
stafim vesmiru, 13,7 miliardy rokd. Cim ma hvézda mensi hmotnost, tim je doba pobytu na
hlavni posloupnosti delsi, tudiz u ¢ervenych trpaslikiit musi byt vétsi nez je hubbleovsky cas
10. 10 *° rok.

Moderni éra vypoétl hvézdného vyvoje zacina v Berkeley v Sedesatych létech pracemi,
jejichz zakladem je Lagrangeovo-Henyeyovo schéma, Henyey et al. 1964, standardni
numericka metoda studia hvézdného vyvoje. Bodenheimer nasledné vytvofil prvni pocitatoveé
modely. Pozdé&ji jeho zak G. Laughlin s vyuzitim tabulek molekularnich opacit z Los Alamos
pii nizkych teplotach zacal vytvafet modely hnédych trpaslikd, Laughlin & Bodenheimer
1993.
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Zakladni trendy vyvoje M trpaslikii jsou zachyceny na obr., ktery demonstruje vyvoj hvézdy
s hmotnosti 0,1Ms na H — R diagramu. Poznamenejme, ze hvézda pietrvava konvektivni po
dobu 5,74 . 10 *2 rokd. Dusledkem je piisun vétiny nuklearniho paliva po téméf celou dobu
zivota na hlavni posloupnosti. Pfipominame, ze u hvézdy o hmotnosti 1 Ms se vyuZije na
hlavni posloupnosti pouze 10 % vodikového paliva.

Utinny prifez termonuklearnich reakci a tempo produkovani energie jsou poéitany podle
Bahcalla 1989. Pfi centralni teploté mensi nez T ~ 8.10 ° K pp fetézec nedosahuje rovnovahy
Vredlné Casové $kale, reakéni rychlost (tempo) reakce ;H+H—>?H +e* +v, a reakce
JHe+,He—,;He+2/H jsou rozdilné. Vysledkem je, Ze v teplotnim intervalu (3-5).10° K
nariistd mnozstvi He. Az pfi teplotach vys§ich nez T ~ 8. 10 ® K Ize ptedpokladat, Ze pp
fetézec bude v rovnovaze.

Dal$im dtlezitym poznatkem je, Ze Cerveni trpaslici s mensi hmotnosti se po odchodu
Z hlavni posloupnosti nedostanou do stddia Cervenych obri. Misto toho se stanou modrymi
trpasliky. Vyvoj Cervenych trpaslikii riznych hmotnosti je zachycen na obrazku. Limitni
hmotnost, pii které se Cerveny trpaslik stane ¢ervenym obrem lezi v intervalu (0,16 — 0,20)
Ms. Pro hvézdu s touto hmotnosti je doba pobytu na hlavni posloupnosti 10 12 roka, zatimco
pii hmotnosti 0,08 Ms je doba 12. 10 * roki. Vypodty byly provadény za predpokladu
chemického slozeni tézkych prvkii shodné se Sluncem. Jestlize pfi vyvoji hvézdy obsah
tézsich prvkil nartistd, doba pobytu na hlavni posloupnosti se stava delsi.

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

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

Po dvou miliardach rokt kontrakce v ptipadé nasi hvézdy 0,1 Msma v ZAMS povrchovou

teplotu 2 228 K, IogLL =-3,38.

S
Za prvni miliardu roku po dosaZeni hlavni posloupnosti podil obsahu ;He stale roste, viz
obr. Protoze pfi hmotnosti 0,1 Ms je hvézda zcela konvektivni, je izotop ,He promichavan
Vv celé struktufe hvézdy, kterd se tak vyznacuje homogennim chemickym slozenim. Primérna
hodnota stiedni hmotnosti piipadajici na jednu Céstici p stoupd, soucasné se zvysuje zarivy

vykon hvé&zdy. Po 1,38.10 * rocich dosahne obsah izotopu JHe svého maxima, 9,95 %.
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Fig. 1.9 the evolution of 0.1 and 0.3 solar mass red dwarf stars based on the work of Greg
Laughlin, Peter Bodenheimer and Fred Adams. The 0.1 solar mass red dwarf (Proxima Centanri)
never becomes a red giant, while the more massive Gliese 581 dwarf does. Both red dwarfs wlti-

mately fade away as helium-rich white dwarf stars

Uloha 4.14 Cerveny trpaslik spektralni tFidy M4 Ve ma efektivni povrchovou teplotn 3200 K
a absolutni vizualni hvézdnou velikost My = 13,4 mag. Pomoci v tabulkich nalezené holome-
trické korekce BC = —2.3 mag naleznéte zarivy vikon a polomér hvézdy.

Regeni: My = BC + My = 11,1mag. Zarive vikon v jednotkich zafivého vikonu
Slunce stanovime podle vztahu log L = 0,4(4,75 — 11,1) = —2,54, tedv L = 0,003 L, L =

. 1/2 -
~ 1,2- 102 W. Polomér uréime ze vztahn R = (Ff’rf) =1.2-10%m, tedy 0,17 R,. Udaje
of

v podstaté odpovidaji Barnardove hvézdé, kterd ma nejvetsi znamy vlastni pohyvb 10,347 za
rok. Byla objevena E. E. Barnardem roku 1916.
Uloha 4.20 Hvézda 18 Sco (HD 146 233) je svymi charakteristikami velmi podobna nagemu
Slunci. Jeji zafivy vvkon je o 5% votsi nez slunecni, zatimeo efektivni teplota je o 90 K nizsi
nez slunecni. Urcete polomér hvézdy.

Reseni:  Pri Lo = 3,86-10%W a teploté Slunce Ty, = 5777 K stanovime zafivy vykon a
teplotu hvézdy 18 Sco takto Lge, = 4,05 - 1026 W a teplota Tse, = 5687 K. Polomér hvézdy

12
uréime ze vztahu R = (ﬁ—) =74-10°m.

of, Sco

44



Eruptivni trpaslici — flare stars

Jde o objekty tésné pied prichodem na hlavni posloupnost, vétSinou jde o Cervené trpasliky,
se znatnymi zmeénami jasnosti béhem desitek sekund respektive nékolika minut. Jde o
trpasli¢i hvézdy, hmotnost = 0,1 Mg, T,; = (2500 — 3 000)K, spektrum dM3e - dM6e,
s emisnimi ¢arami H |, Ca Il, polomér (5 — 10) krat mensi nez R;, — malé zativé vykony,
1023 W, vyzaiuji v infraderveném oboru, energie uvoltiovana pii erupcich v optickém oboru
dosahuje 1026 - 1027 J

Celkova energie erupci u hvézd UV Ceti je o (1-2) fady vétsi nez u erupci na Slunci. U obou
hvézd jevy probihaji ve vnéjSich zfedénych vrstvach atmosféry, prizracné pro zareni téméer
vSech vInovych délek. Obdobné jako slune¢ni erupce jsou vyvolané magnetickymi

rekonekcemi, jdou napfti¢ spektrem, od rtg. zafeni az k rddiovym vlnam.

—

— I =

K piepojeni magnetickych siloCar dochazi v oblastech, kde maji blizké siloCary opacny smér.
Proudova vrstva se vyznacuje nulovym magnetickym polem a nenulovou hustotou
elektrického proudu. Siln€¢ se zahfeje a mulZe zni uniknout plazmoid se zamrzlym
magnetickym polem, podrobnéji Aldebaran — Kulhanek.

Projevy erupce maji zpravidla spole¢né vlastnosti, rychly nartist do maxima jasnosti, pozdé&ji
pomaly pokles, pii kterém se nemusi vratit na vychozi urovein. Jsou studovany charakteristiky
Ly

, log )

Lpoi

Ler
Lpoi

energetické aktivity napt. log
Prvni objekty V 1396 Cyg r. 1924, UV Ceti r. 1948, Luyten 726-8 B, objevena Jacobem
Luytenem (1899-1994), r = 2,7 pc, hmotnost = 0,1 Mg, T,; = (2 700)K, spektrum dM6e,

polomér 0,1 R;.
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Time since flare onset, sec

Dalsi hvézdou je Wolf 359, r = 2,4 pc, hmotnost = 0,08 Mg, T, = (2800)K, spektrum
dM6,5, polomér 0,16 Rg. Ly, = 0,0014 Lg. Vyrazna rychla zména magnetického pole za 6
hodin 0 2,2 kG. Pfi erupcich vyzafovani rtg. a gama zafeni. Pfipominame u Slunce celkové

magnetické pole 1 G, aktivni slune¢ni skvrny 3 kG.

Hvézda - Proxima Centauri, r = 1,3 pc, hmotnost = 0,12 Mg, T,f = (3 OOO)K, spektrum
dM5,5 Ve, polomér 0,15 Rg, Ly, = 0,0017 Lg .

Barnardova hvézda, r = 1,8 pc, hmotnost = 0,14 M, T,; = (3 100)K, spektrum dM4 Ve,
polomér 0,2 R, Ly,; = 0,0034 Lg .
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Spektra eruptivnich hvézd CU CnC, FL Vir

Ekvivalentni §iiky emisnich darv 4  H,, Hg H, Hs CallK
CU CnC dM5e 70 125 73 43 245

FL Vir dM5,5e 89 10,1 169 12,1 48,1

s.00" €U Cnc 7

- L 1 L 1 1 | 1
3500 4000 4500 5000 5500 6000 €500 7000 7500
WAVELENGTH

T T T T T T T r T T T T

FL Vir
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10. 001
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Fig. 5. Composite spectra of QY Aur (binary), CU Cnc, and FL Vir (binary). The vertical flux scale is arbitrarily set equal to unity at 5500 A

Extrasolarni soustavy kolem M trpasliki, pfipadna obyvatelnost
Priklad: GI 581 dM3, (0,31+£0,02) Ms, 0,013Ls, [ Fe/H] =-0,25, r=6,3 pc,
GI581b, 15,9 Mz, a=0,04 au,
Gl581lc, 53Mz a=0,073au,
Gl581d, 7,0 Mz, a=0,22au ...zatim nepotvrzena
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Generalised radiative parameters for dM stars (with Sun for comparison)

Spectral type G2 MO M1 M2 M3 M4 M5 M6 M7 ME

Radius/solar 1.00 062 0358 053 045 039 033 026 018 0.12
radius

Blackbody Teffo 5860 3850 3720 3580 3470 3370 3240 3050 2940 2640
(degrees Kelvin)

Ie orbital radius .00 026 023 019 015 012 010 0.07 004 0.02

(A.U)
Ia orbital radius 214 56 48 41 33 27 21 14 9
(stellar radii)

4. Hné&di trpaslici

4.1. Hvézdy nebo planety

Harlow Shapley roku 1958 (O hvézdach a lidech) uvadi myslenku, Ze u blizkych hvézd
mohou existovat nepozorovatelni privodci, jejichz hmotnost je fadové desetindsobné vétsi
nez hmotnost Jupitera, takové objekty nazval liliputanské hvézdy. Teoretické vlastnosti
podobnych objektii poprvé zkoumal indicky astrofyzik Shiv S. Kumar, ktery v roce 1963
propocital modely trpasli¢ich hvézd, které podle jeho vypocti mély mit nizké povrchové

teploty ~ 2 000 K. Jill Tarter navrhla roku 1975 pro takové objekty nevhodny a nevystizny

nazev hnédi trpaslici.
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THE STRUCTURE OF STARS OF VERY LOW MASS
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ABSTRACT

Completely convective models have been constructed for stars of masses 0 09, 0 08, 007, 006, 005,
and 0 04 (solar units), taking into account the non-relativistic degeneracy of the stellar material, It is
shown that there is a lower limit to the mass of a main-sequence star. The stars with mass less than this
limit become completely degenerate stars or “‘black” dwarfs as a consequence of gravitational contrac-
tion, and, therefore, they never go through the normal stellar evolution.

I. INTRODUCTION

Very little observational or theoretical information is available concerning the struc-
ture of stars of very low mass. In this paper an attempt will be made to study the in-
ternal structure of stars of mass M < 0.1 M by using theoretical models. In particular,
we shall be concerned with the effects of degeneracy on the structure of stars having
masses between 0.09M  and 0.04M .

In order to evaluate physical quantities such as the central temperature and the cen-
tral density, we have to make use of certain models for the stars under study. We are
primarily concerned with low-mass stars when they are contracting and nuclear reac-
tions involving the destruction of H?, Li®, Li’, Be?, B, and B! are taking place. Under
these circumstances, we can assume that the models are completely convective, as has
recently been shown by Hayashi (1962). Therefore, we study the structure of stars of
low mass by assuming that they can be represented by spheres of polytropic index 1.5.
Limber (1958) has used such models in studying the structure of main-sequence stars
of spectral type M. Although we are concerned with the contracting stars and not the
main-sequence stars, the structure equations given by Limber are applicable to our
stars. Therefore, we shall not derive them here. For the derivations of these equations,
Limber’s paper or a paper by the author (Kumar 1962) should be consulted.

Brown Dwarf Gliese 2298

" Hubble Space Telescope
Viide Field Planetary C

Prvni objeveny hnédy trpaslik Gliese 229 B, T¢s =~ 1 000 K.
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The discovery of brown dwarfs
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Spectrum of Brown Dwarf Gliese 229B

(Oppenheimer et al. 1998)

Figure 6.13 Images of a brown

dwarf orbiting at a distance of

44 AU (a similar distance to that of
Pluto from our own Sun) from the
star Gliese 229. (a) This image was
taken in October 1994 from the
Palomar Observatory, (b) is from
the Hubble Space Telescope in
November 1998. The spike running
from the over-exposed image of
Gliese 229 in the image (b) is an
artifact caused by the telescope
optics. ((a) T. Nakajima (Caltech)/
S. Durrance (JHU); (b) S. Kulkarni
(Caltech), D. Golimowski (JHU)/
NASA)

(a)

(b)

Pozorovani hnédych trpaslikt v projektech:
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1963 theoretical prediction of
existence of Brown Dwarfs
by Kumar (1963)

1995 first image of a Brown Dwarf
by Nakajima et al. (1995)

1998 first spectrum
by Oppenheimer et al. (1998)

Figure 6.11 An L-type star
discovered by the 2MASS sky
survey. The left-hand image (a)
shows the star (arrowed) as seen
in the infrared 2MASS survey
whereas it is so cool and red that it
is not detected in the visible light
image (b). (University of
Massachusetts and Infrared
Processing and Analysis Center/
Caltech)



2 Mass The Two Micron All Sky Survey, pozorovani v infracervené oblasti (1,4 - 3) um,
v okoli 2 um, v letech 1997 - 2001, 300 miliont objektu.

DENIS The Deep Near Infrared Survey, pozorovani v optické a infracervené oblasti,
0,82 um, 1,25 um, 2,15 um v letech 1996-2001, jizni obloha.

SLOAN Digital Sky Survey multispektralni vyzkum, spektralni a fotometricky, v letech
1998-2001, U, G, R, I, Z - 355,1, 486,6, 616,5, 748,1 , 893,1 nm.

WISE Wide Field Infrared Survey Explorer, pozorovani v infracervenim oboru na
kosmickém dalekohledu, 3,4 um, 4,6 um — hnédi trpaslici, 12 um, 24 ym, od roku 2009.
Hnédi trpaslici jsou vhodnymi objekty pro vyklad hledané baryonické temné hmoty.

Jak hledat: v blizkém infra¢erveném oboru, objekt s vétsim vlastnim pohybem, kolem

blizkych hvézd, oblast formovain novych hvézd.

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

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

Slunce.
Objekt Hmotnost Termonuklearni syntéza Pfitomnost

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

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

Graf ma tfi oblasti: planety — hnédi trpaslici — hvézdy
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Posloupnost rozlozeni hmotnosti téles ve vesmiru je spojita, tudiz musi existovat objekty,
které svou hmotnosti tvoii piechodové stadium mezi planetami a hvézdami. Az do svého

objevu roku 1995 byli hnédi trpaslici jen hypotetickymi objekty, dnes ptedpokladame, ze jich
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je stejn¢ jako hvézd. Naptiklad v oteviené hvézdokupé Plejady, kterou tvori hvézdy staré jen
n¢kolik milioni roki, existuje velké mnozstvi hnédych trpaslikii.

Zasadni rozdil mezi hvézdou hlavni posloupnosti a hnédym trpaslikem spociva v tom, zZe
centralni teplota v nitru hnédého trpaslika nikdy nedosdhne teplot nutnych pro vzplanuti
termonuklearnich reakci, tedy alespoii 8. 10 ° K. Dalsimu stlagovéani hvézdné latky gravitaci a
tedy naristu teploty, zabrafnuje elektronova degenerace nastupujici pti zvySovani hustoty
latky.

Gravitacni smr§tovani protohvézd o malé hmotnosti se zastavi dfive, nez centralni teplota
dosahne hodnot, nezbytnych pro zapaleni syntézy H — He. Pfi hmotnosti hvézdy mensi nez
0,075 M s (presna hodnota zavisi na chemickém slozeni), nedojde ve hvézd¢ k termonuklearni
syntéze H — He, tedy nenastane nejdelsi obdobi Zivota hv€zdy na hlavni posloupnosti.

Objekt vsak neni ani planetou, protoze ve vyvoji tohoto objektu s hmotnosti (0,075 - 0,013)
Ms musi existovat kratkd etapa termonukledrniho stadia, v jejimz prabéhu shofi téZky izotop
vodiku deuterium D— He, ;H+’D—’He. Jde o velmi kratkou etapu vyvoje, protoze
deutérium je velmi fidce se vyskytujici izotop, D/H = 10”°, hofeni proto probiha pouze nékolik
milioni rokd, coz nezabrani celkovému dal§imu smrStovani objektu. Povrchova teplota
nepfevysi 2 800 K, proto takové hvézdy nazyvame hnédymi trpasliky, vhodné&ji a ptesnéji
,,Sarlatovymi” hvézdami.

Hnédi trpaslici jsou plné€ konvektivnimi objekty, s vyjimkou vnéjsi zafive vrstvy.
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Ve vyse uvedené tabulce jsou spocteny teoretické modely pro latku se slune¢ni metalicitou.

Podotykame, Ze obsah lithia u hnédych trpaslikii s vyssi hmotnosti zavisi na stafi, jeho obsah

postupné ve hvézdach klesa.

Prvni objevy hnédych trpasliki se datuji na léta 1995-96. Zakladni metodu hledani byl tzv.

lithiovy test, existence lithiové absorp¢ni ¢ary 670,8 nm ve spektrech téchto objektd. Lithium

ve hvézdach nejpozdéji za sto milionl rokii vyhoti, nebot’ se slucuje S jadrem vodiku pfi

teplotach vyssich nez 2,5 . 10 *K podle reakce 4 Li+;H —>2 He.

Pokud nalezneme ve spektru hvézdy spektralni ¢ary lithia a je-li jeji stafi vEétSi nez sto

miliont roktl, jde s velkou pravdépodobnosti o hnédého trpaslika.

Zavislost efektivni povrchova teplota — stafi pro hvézdy, hnédé trpasliky a planety.

4000 No fusion Deuterium fusion only L= Hydrogen
% (planets) (brown dwarfs) fusion (stars)
- / \ 211 M, 4
; —\ M4
3000
=S } e
5 (o)
—— T T - %
< 2000 £
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VLT/NACO VLT/NACO
Feb. 18, 2003 Mar. 22, 2003

» »
5 Keck I/NIRC
- , Dec. 4, 2003
HST/ACS/HRC 4
Oct. 21, 2002 g :

*

. % HST/STIS
Gemini/Hokupa'a b Jan. 9, 2004
Feb. 7, 2002
#

075
HST/WFPC2 3 L-Dwarf Binary Star

8pr:25;,2000 2MASSW J0746425+2000321

NASA, ESA and H. Bouy (MPE)

Uloha 8.5 Fyzicka dvojhvezda 2MASSW.I0746425 1 2000321, se sklada 7 cerveného a hnédého
trpaslika. Z pozorovani byla zjidténa obézna doba T = 10roku, nhlova velikost velké poloosy
a” = 0,20" a roéni paralaxa 7 = 0,08". Urcete soucet hmotnosti obou slozek!

Resend:  Linearni velikost velké poloosy je a = a" /7" =25 AU, soucet hmotnosti je roven
a®/T? = My + Mo, tedy a*/T? = 0,16 M. Observaéné zjisténé hodnoty hmotnosti jednotli-
vych slozek jsou My = 0,085 M., a My, = 0,066 M. Prvni hvézda je c¢ervenym trpaslikem z
nejspodnéjsi ¢éasti hlavni posloupnosti zatimeo druha hvézdy je jiz hnédym trpaslikem.
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Planets versus Brown Dwarfs

Is there a fundamental difference between the
largest planets and the smallest brown dwarfs? The
classical view is that planets form in a different way than
brown dwarfs or stars do. Gas-giant planets are thought to
build up from planetesimals—small rocky or icy bodies—amid a
disk of gas and dust surrounding a star. Within a few million
years these solid cores attract huge envelopes of gas. This
model is based on our own solar system and predicts that all
planets should be found in circular orbits around stars and that
gas-giant planets should travel in relatively distant orbits.
These expectations have been shattered by the discovery
of the first extrasolar giant planets. Most of these bodies have
been found in close orbits, and most travel in eccentric ovals
rather than in circles. Some theorists have even predicted
the existence of lone planets, thrown out of their
stellar systems by orbital interactions with

Yo,
‘0;;0&5,

sibling planets. This makes it very hard for observers to
distinguish planets from brown dwarfs on the basis of how or
where they formed or what their current location and motion is.
We can find brown dwarfs by themselves or as orbital
companions to stars or even other brown dwarfs. The same
may be true for giant planets.

An alternative approach is gaining adherents: to
distinguish between planets and brown dwarfs based on
whether the object has ever managed to produce any nuclear
fusion reactions. In this view, the dividing line is set at about
13 Jupiter-masses. Above that mass, deuterium fusion occurs
in the object. The fact that brown dwarfs seem to be less
common than planets—at least as companions to more
massive stars—suggests that the two types of objects may
form by different mechanisms. A mass-based distinction,
however, is much easier to observe. —6.B.

CONTINUUM OF DBJECTS from planets to stars (below) shows that older brown dwarfs,
such as Gliese 229B, are fairly similar to gas-giant planets in size and surface
temperature. Younger brown dwarfs, such as Teide 1, more closely resemble low-mass
stars, such as Gliese 229A. Brown dwarfs and low-mass stars are fully convective,
meaning that they mix their contents [left). Thermonuclear reactions in the stars' cores
destroy all their lithium, so its presence is a sign that the object may be a brown dwarf.
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7

g

Gliese 229B
30-40
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1,000

71,500
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VO H,0 H,0 CH, 1,0 CH,  H,O |

Barnard's (dM3.5) \

Gl 4086 (

dM6e) E

VB10 (dM8e)

LHS 2924 dM9e

Log F,

GD 165B (dM10.5

Gl 229B (50 M,)

1 1.5 2 2.5
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Figure 1 A near-infrared spectral sequence of M dwarfs to brown dwarfs. The observed spectral
distributions ( full lines) were obtained at UKIRT for the M dwarfs by Jones et al (1994), and for
the brown dwarf GI229B by Geballe et al (1996). A comparison to OS models with, from top
to bottom, T.g = 3400. 3000, 2700, 2600, 2000, and 1000 K (F Allard & PH Hauschildt. in
preparation) (dotted lines) reveals a growing overestimation of water vapor band strengths with
decreasing mass. The peculiar optical spectrum of GD 165B forces an arbitrary choice of the model
parameters (here set to those of a star at the hydrogen-burning limit) for this object.
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Objevy téchto objektti si vyzadaly, vedle jiz existujici tfidy M, zavedeni tii novych
spektralnich tfid L , T a Y, pro hvézdy s teplotou mensi nez 2 000 K. U hvézd spektralni
tiidy M steplotou =~ 3 000 Kve spektrech dominuji mohutné pasy TiO a VO, které
postupné s klesajici teplotou slabnou.

Casové byla nejprve zavedena spektralni tfida L pro hvézdy s povrchovou teplotou (2 000
— 1 500) K. Pro ¢arové spektrum je charakteristicky silny absorpéni pas CrH, MgH, FeH a
intenzivni ¢ary fidkych kovii Cs a Rb, déle jsou ptitomny Siroké ¢ary Ca a Na. VétSina hvézd
L tfidy jsou zpravidla hnédymi trpasliky, cast hvézd této spektralni klasifikace v§ak mohu byt
velmi staré hvézdy s malou hmotnosti, jejichz teplota jiz
pokleslana ~ 2 000 K. Naptiklad hnédy trpaslik GD 165B
vyznacujici se teplotou 1 900 K a zafivym vykonem 1,2 . 10
“ Ls a hmotnosti 63 M, jiz molekularni pasy TiO a VO
nemd, proto byl zpocatku nazyvan podivnou hvézdou. Je

soucasti dvojhvézdy DA4 + L4 ve vzdalenosti r = 33,4 pc.

v

Jest¢ chladnéjsi jsou hvézdy se spektralni tfidou T,
jejichz efektivni povrchova teplota je ~ (1 500 — 1 000) K piipadné i méné. Piikladem T
trpaslikd je prvné objeveny hnédy trpaslik Gl 229B (Nakajima et al. 1995), s hmotnosti
(0,025 — 0,065) Ms tedy ~ 40 M; a polomérem (0,9 — 1,1) Ry, zafivym vykonem 6,4.10 °Lsa
efektivni teplotou (950 — 1050) K, spektrum T 6.5. Obiha kolem Cerveného trpaslika Gl
229A spektralni tfidy M1 Ve po draze o poloméru 40 au s obéZnou dobou zhruba 200 rok.
Spektrum hvézdy model a pozorované spektrum.
Konkrétni vypocty dvojitého hnédého trpaslika € Indi Ba - b T - ziskani fyzikalnich
parametra: T =1270 K, IogLL = —4.67, tedy 2.10” Ls, R = 0,097 Rs, M = (40 — 60) M.

S
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FIG. 28. The “brightness” temperature (in K) vs wavelength (in microns) from 0.5 to 5.0 um for a representative model of Gliese
229B’s spectrum. This is the temperature in the atmosphere at which the zenith optical depth at the given wavelength is 2/3. Shown
are the wavelength positions of various important molecular and atomic absorption features. Such a plot crudely indicates the
depth to which one is probing when looking in a particular wavelength bin. Note the many H,0 and CH, absorption bands and the
Na and K resonance features in the optical [Color].
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Figure 9.6. The spectral energy distribution of Gl 229B from 0.8 to 5pm. The terrestial atmosphere is
opaque due to H,O absorption between 2.52 and 3 pm, and 4.15 and 4.5 pm. (Data from [O3], courtesy of
B. Oppenheimer.)
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Figure 44. Mear-infrared spectrum of WISE 2325—4105 (black) compared to the T# (dark vieleth, T9 (maroon), and Y10 {omnge red) spectral standards from Burgasser
et al. (2006b) and Cushing et al. (201 1), Spectr have been normalized to one at 1.28 pm and integral offsets have been added to the ¥-axis values to separate the
spectra vertically except where overplotiing was intended. Prominent speciral features are marked.

Ukazka spekter T6 — YO0, s ¢arami H,O a CH,.

TR, M dwarfs (3500-2100 K)
M}L‘U HO h,0 L dwarf Magnetically active, only the
g7 R youngest brown dwarfs are
| e HO classified as M-type.
CcO 7
| ~ = -
/vﬁ ‘f\'/ N
E N b= . L dwarfs (2100-1300 K)
CHy =4 CH, e o
2 4 1 CH, Molecule-rich atmosphe
! CH, CH, contain clouds of “hot dirt”
= i and other condensates.
>
Q 3
=
Z
td CH, T dwarfs (1300-600? K)
NH, Coldest known brown dwarfs,
atmospheres contain H,0,
I CH,, and NH; gases.
CH,
Y dwarfs (<600? K)
Hypothesized class of very 4 3
1 2 3 4 5 678910 cold brown dwarfs, may have
WAVELENGTH (microns) H,0 clouds.
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trpaslik WISE 1541-2250 spektralni tfidy YO. Ve spektrech objekti NHs, H,O, rozlozeni
energie ve stfedni infracervené oblasti,

WISE 0359-5401, r. 6,9 pc, YO

WISE 0350-5658, r. 5,4 pc, Y1

WISE 1828+2650, r. 14 pc, Te =~ (250 —400) K, > YO0

Ptehled spektralnich tiid:

BAFGKM L

stars brown dwarfs

Spectral classification from O to T is a proxy for temperature
Subgroup numbers (MO, M1, ..M9) indicate hotter (0) to colder(9)

M/L transition T 4~ 2500 K

L/T transition T4 ~ 1300 — 1500 K methane appears

TO dwarfs - brown dwarfs showing methane, CH,,
absorption in K & H band
T8 dwarfs - coolest brown dwarfs currently known, T« ~ 700K

Y dwarfs - without H,O absorption, T .4 <~450 K - not yet found

Druhou moznosti testll spekter téchto objektii je metanovy test, viz obrazek. Pfi teplotach
nad 2 500 K jsou molekuly metanu zcela disociovany. Hvézda, v jejimz spektru jsou
pozorovany vyrazné absorpéni molekulové pasy metanu CHj, je pfili§ chladna, aby mohla

byt hvézdou hlavni posloupnosti.

4.2. Spektra a atmosféry hnédych trpaslikti

61



Spektra hnédych trpaslikii
Podrobngéjsi klasifikace spekter M trpasliki je nasledujici. Opticka spektra jsou
charakterizovana silnymi pasy oxida: TiO (632,0 —650,0) nm, (660,0 - 650,0) nm, ( 705,0 -
725,0) nm, ( 759,0 - 768,0) nm, (767,0 - 786,0) nm, (843,0 - 845,0) nm, (886,0 - 894,0) nm
VO (733,0 - 753,3) nm, (785,0 - 797,0) nm, (852,0 - 867,0) nm.

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

Ptikladem je hnédy trpaslik Teide 1, M 8, T¢r =2 600 K, r = 120 pc, 57 M;, 0,9 R,.

L trpaslici jsou charakterizovani (R-1) > 2,2. Efektivni teploty L trpaslikt jsou z intervalu

od (1 300 - 1 500) K do (2 000 - 2 200) K a jejich zafivé vykony (4. 10 * -3.10 ) Ls.
(podle Basri et al. 2000, Leggett et al. 2000) .

Hustota rozlozeni hnddych L trpaslikii je v okoli Slunce odhadovéana na (2 - 8) . 103 pc3,
Kirkpatrick et al. 2000, zatimco u hvézd z intervalu hmotnosti (0,1 - 1,0) Ms je prostorova
hustota 2 .10 ?pc>.

Pro opticka spektra L trpaslikii, jsou charakteristické metalické hydridy jako napt. CrH
(861,1 nm a 996,9 nm), FeH (869,2 nm a 989,6 nm), zejména kolem stiedniho typu L jsou
nejvyraznéjsi, dale s poklesem teploty jiz slabnou.

Vhodnym indikatorem teploty jsou ¢ary TiO, stavaji se intenzivngjsi s poklesem teploty.
Nasledujici obrazky demonstruji zmény TiO, CaH se zménami log g, M/H. S klesajici
metalicitou se ¢ary CaH stavaji intenzivnéjSimi zatimco TiO slabsimi. CaH je ¢éastecné

citlivé ke gravitaci, zejména u chladngjSich modelt trpaslika.
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Figure 4.14. Higher-resolution spectra from the NextGen models of Figure 4.9, showing the detailed
changes in the optical (red) CaH and TiO bands with varying gravity and metallicity. CaH becomes
stronger with higher gravity, while TiO remains about the same strength. Alternatively, with lower

metallicity CaH appears stronger, while TiO becomes weaker. The continuum is also noticeably bluer
in the lower-metallicity models. (Model spectra courtesy of P. Hauschildt.)

U spekter hnédy trpaslika T jsou vyrazné cary H,O v blizké infraervené oblasti spektra,
napiiklad (1,11 — 1,6) um, (1,35 — 1,45) um, (1,77 — 2,03) um, déale pasy methanu (1,30 —
1,50) um, (1,60 — 1,80) pm a (2,20 — 2,50) pum.

Spektra Y trpasliki se vyznacuji carami NH3 a H,0.

Atmosféry hnédych trpasliku
Modely atmosfér hnédych trpaslikii vychazeji z téchto obecnych predpokladii: planparalelni
geometrie, homogenity jednotlivych vrstev a LTE. Povrchové gravita¢ni zrychleni log g =5,
konvekce popisovana uzitim délky promichavani. Je dalezitd dokonce v nizkych optickych

hloubkéch t < 0,01. Intenzita, mohutnost vodni absorpce z&visi na detailech teplotni struktury
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a interpretaci konvekce. Pro Tes < 3 000 K se stavaji dalezitymi v dusledku rozptylu prachové
Castice.

Vazané-vazané opacity u molekul v optické ¢asti spektra TiO, CaH a dal$i oxidy a
hydroxily, v infratervené &asti spektra H,O, CO, celkové asi ~ 10 ? &ar.

Vazané volné opacity — atomarni ionizace, molekularni disociace. Rovnéz jsou vyznamné
volné-volné opacity, Thomsonovsky a Rayleightiv rozptyl.

U hvézd s nizkou hmotnosti chudych na kovy je tlak v atmosférach vyvolavan predevs§im
absorpci H', zatimco H, je dulezita v infracervené oblasti, pfi vinovych délkach vétSich nez
| pm.

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

Pfi nizkych teplotach (1 500 — 1 200) K je CO vycerpano formovanim methanu CHjs, coz
charakterizuje prechod od L trpasliki k T trpaslikiim.

Dulezitou roli u M, L a T trpaslikt hraje prach. Slozeni prachovych castic:

Corundum Al,O3

Perovskite CaTiOs, kondenzuje pii T < (2 300 — 2 000) K
Zelezo Fe

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

MgSiO3z, MgSiOg.

Studium hnédych trpasliki umozZnuje porovnat piedpovédi vysokotlakého fézového
diagramu vodiku s méfitelnymi vlastnostmi téchto objektl, jako jsou polomér, hmotnost,
zafivy vykon a chemické slozeni atmosfér, vSe jako funkce stari objektu.

Obrazek ukazuje sit modelt atmosfér pocitanou pro povrchové zrychleni 10° m.s? a rizné
efektivni povrchové teploty. Zelené jsou vyznaCeny fazové piechody jednotlivych
chemickych sloucenin. Pokud se plnd ¢ast P-T kiivky, kterd zhruba odpovidé fotosféte,
nachazi vlevo od urcité zelené linie, neméli bychom danou slou¢eninu v atmosféfe hnédych

trpaslikii pozorovat, protoze kondenzuje v hlubsich vrstvach. Ve spektru Jupitera (modie) by
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Figure 2 Theinfluence of the molecular and atomic opacities and convection upon the atmospheric
structure of a typical model atmosphere: here the Ty = 2800K, logg = 5.0, and solar metallicity
model of Allard & Hauschildt (1995b). A corresponding gray structure without convection (bold
dot-dashed) is also shown for comparison. While the complete neglect of H,O opacities causes
a dramatic cooling (by CO) of the atmosphere (long-dashed curve), uncertainties by a factor of
two in the H,O opacity cross sections cause only negligible changes in the atmospheric structure
(thin dot-dashed relative to dotted curve). A similar drop in the opacity cross section of TiO,
however (thin short-dashed relative to dotted curve), causes a much more significant cooling of
the atmosphere.

4.3. Vyvoj charakteristik hnédych trpaslikl s ¢asem
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Pro vypocet vnéjsich charakteristik hnédych trpaslikii 1ze pouzit kalkulator - Adam Burrows

na adrese http://www.astro.princeton.edu/~burrows/. Do kalkulatoru se zadava staii

v miliardach rokt, hmotnost v jednotkdch hmotnosti Jupitera. Kalkulator propocita Tes,[K],

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

Centralni teplota objektu zavisi na hmotnosti, existuji Ctyfi rezimy

1. M > 0,075 Mg, T, je dostate¢n¢ vysoka, aby probihala syntéza vodiku

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

3. M £ 0,06 M s, T; je nizka pro hoteni lithia, spektralni ¢ary lithia jsou pozorovatelné a
podle lithiového testu jde o hnédé trpasliky (Rebolo, Martin & Magazzu)

4. M < 0,013 Ms = 13 My, coz je limitni hodnota pro hotfeni deutéria. U objektli s mensi
hmotnosti nedojde k zapaleni deutéria.

Zakladni hvézdnou charakteristikou i u hnédych trpasliki je hmotnost, ktera je vSak obtizné

urcovatelnd, s vyjimkou dvojhvézd. Spektralni vlastnosti hnédych trpasliki, jejich zativych

vykont jako funkce hmotnosti a stafi lze predpovidatelné propocitat.

Stavba hnédych trpaslikii: metalicky vodik, helium, elektronova degenerace. Plati rovnice

ap M aM 2 " o L
ar = —Gp Z g = 4 1T r“p . Pfi nerelativistické degeneraci uvazujeme

1 5
polytropickou zavislost P = K py Y = 1+ r n=15, Yy = 3" V ptipadé

relativistické degenerace N = 1. Vnitini stavba hnddych trpasliki je jednoduch4, jsou plng

konvektivni. Pouze u nejchladnéjsich trpaslikii nedosahuje konvekce az k povrchu. Na
povrchu se nachazi tenka fotosféricka vrstva.

Zobrazen vyvoj centralni teploty pro tfi riizné hmotnosti, zachyceny teploty hofeni Ty pro
vodik, Ty pro lithium, Tp pro deutérium. Vypocet nezbytné minimalni hmotnosti pro hofeni
vodiku u hvézd.

Disku Galaxie: Y = 0,27, Z= 0,02 — 0,072 Ms

Halo Galaxie: Y =0,25, Z=0,02 — 0,083 Ms

PtiZ=0— 0,09 Ms.

67


http://www.astro.princeton.edu/~burrows/

log T (K)

log t (yrs)

Vyvoj hnédych trpaslikit mtizeme sledovat prostfednictvim viridlové véty,
(Ex) = — l(E ), predpokladame pomalé smr$t'ovani, zména A R zaporna.
K > \Ep? , predp p P

2
G:; AR. Pii konstatni hmotnosti AE, = —

, GM?
PlatlEp = —k T_)AEP =k

Hvézdy se smrst'uji, zahtivaji se.

Zména zativého vykonu s ¢asem, teoretické vypocty

13 2,64 0,35
L~a10oLT] [ M ][5 ;
' S t 0’05 1 kde ¢as tje v 10 “rocich,
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Hnédy trpaslik s hmotnosti 0,030 Ms ma efektivni povrchovou teplotu v intervalu (2 800 -
900) K pii stafi 10 °rokt az 10 ° rokd.

Zména poloméru s ¢asem

5\018 T 011
Polomér objektu miize aproximovén rovnici R ~ 6,7.10* km[lO J [1006(f)K j . Polomér
g

1
zavisi slabé na hmotnosti R ~ M s. Ptikladn¢ hnédy trpaslik s hmotnosti 0,030 Msma
polomér 4,3 R; a 1,0 R; v ¢asech 10° a 10 ° roka.
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Nasledujici obrazek zachycuje obsah lithia jako funkci Te pro hvézdy v Plejadach.
Hvézdy spektralnich tfid G a K maji obsah odpovidajici vesmirnému, u spektralni ttidy M
obsah klesa. Pod 3 000 K, u mladych hnédych trpaslikii, jako jsou PPL 15, Teide 1 a Calar 3,
byl zjistén obsah lithia zachyceny v grafu. Tedy G a K trpaslici obsahuji lithium, M trpaslici

niz§ich hmotnosti nikoliv, protoze jde o pln¢ konvektivni hvézdy, ve kterych lithium pfi
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termonuklearnich reakcich jiz bylo spotiebovano. Hnédi trpaslici obsahuji lithium, protoze u
nich neprob¢hly termonukledrni reakce.

Dalsi obrazek demonstruje aplikaci metody uréovani staii Plejad. Hranice vycerpani lithia
je naznacena kolmou carou k posloupnosti nulového staii, je definovana pomoci udaji
ziskanych ze spektroskopickych pozorovani. Na obrazku jsou zachyceny hvézdy nizké
hmotnosti a hnédi trpaslici s ,,dostupnymi* spektry, s detekovanou ¢arou Li 670,8 nm pii

ekvivalentni Sifce vétsi nez 0,05 nm.

186 T T
] 1
o° o No Lithium J
7 [ a Lithium ~0.5A
o Lithium > 1A ]
+ Low S/N Li detections
s o~ ° ;
i \
18 | A -
[ ., L +
A "\_‘. 4
185 | . -
3 ."-_ - -
e . ]
" )]
M i i i i i 1 M i i [ : L L e [] A i " 1 M A 1
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Hvézdy s mens$i hmotnosti jsou pln€ konvektivni, veSkerd latky hvézdy projde jadrem,
lithium shofi. U hvézd s hmotnosti 0,075 M s shofi 99 % vesSkerého lithia za 108 roku, u
hnédého trpaslika s hmotnosti mensi nez 0,06 Mg vyhoti lithium za 10 rokd. Tedy
piitomnost absorp¢ni spektralni ¢ary Li 670,8 nm ukazuje, ze hmotnost hvézdy je mensi nez

0,06 Ms.

a0 Vel & ff!l\>|<|“1' R R L [T

=
& = TR M dwarfs
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= . Ldwarfs
L \
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\»\
. Tdwarts
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Figure 9.1. The lithium depletion line superimposed on evolutionary tracks for low-mass stars and brown
dwarfs (labelled by mass in M) predicted using the Tucson models [B10]. Models to the right of the solid
line have depleted lithium by over 90%. Brown dwarfs with masses below ~0.065 M, are predicted to
retain lithium at the primordial abundance throughout their lifetime.
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Prvotni lithium [Li]...3,1 ,[H]...12. Na 5.10® atomii vodiku piipada 1 atom lithia.

Modely atmosfér hnédych trpasliki

Hlavnimi prvky u hnédych trpaslikii s obsahem kovl totoznym se Sluncem jsou vodik,
helium, kyslik, uhlik a dusik. Silné absorp¢ni pasy, spektralni Gtvary a prach jsou podstatné
pro tvar pozorovaného spektralniho rozd€leni energie u hnédych trpasliki. PopiSme strucné
slozeni atmosfér a dosud dostupné teoretické modely atmosfér. Uved’'me zastoupeni a vliv
jednotlivych atomi a molekul.

Vodik je ptevladajici ve formé Hy a je z ného slozeno 90 % atmosfér hnédych trpasliki. Je
ptitomen v podobé H,O, CH4, NH3, H2S, rovnéz vSak FeH,CrH, CaH, MgH.

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

Kyslik je pfevazné zastoupen ve formé H,0, a CO, rovnéz vsak v podobé Al,Os, TiO, VO.
Posledné uvedené vytvaii tvar spektra M trpaslikil, ale mizeji pii teplotdch nizsich nez (2 100
—1800) K.

Uhlik je ve formé CO pfi vysSich teplotach a nizkych tlacich, CHy pfi nizkych teplotach a
vysokych tlacich. Molekula CO je dominatni u M trpaslikd, CHs4 v T trpaslicich a velkych
planetach. Ptechod CO na CHjy je fizen rovnici CH4 + H2O < CO + 3 H; pfiblizné kolem
teploty 1 100 K (Fegley & Lodders 1996).

Dominantni formou vyskytu dusiku v atmosférach hnédych trpaslikii je NHj3 pifi nizkych
teplotach a N pfi vyssich teplotach. Pfechod od N; k NHj3 se uskute¢niuje pii teplotach (600 —
700) K a je fizeno rovnici N, + 3 H, <> NH3. Molekularni dusik je pozorovatelny v blizké
infracervené oblasti.

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

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

Hoic¢ik a kfemik jsou vice zastoupeny nez vapnik a hlinik ve formé Mg/Si/O sloucenin
vcetné Mg,SiO4 a MgSiOs.

Dva principiélni atmosférické modely mohou reprodukovat rozdé€leni spektralni energie L a

T trpaslikt v rozsahu (0,6 — 5,0) pm.
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Prachové modely uvazujeme v atmosféie, kde je ptitomen prach. Tyto modely reprodukuji
cervenou az infra¢ervenou Cast spektra L trpasliki, fotony jsou absorbovany ¢asticemi prachu
a prevyzarovany v dlouhovinné oblasti spektra.

Kondensa¢ni modely se zabyvaji atmosférou, ve které se prach uklada v nizSich vrstvach.
Tyto modely reprodukuji modrou, ¢ervenou az infracervenou ¢ast spektra T trpaslikd. Prach
je lokalizovan v opticky tlusté oblasti a fotony nejsou pievyzarovany.

Oba extrémni ptipady modelti nemohou vysvétlit cely rozsah spektralniho rozdéleni energie
L/T objektt (Leggett et. al. 2 000). Proto Allard et. all. 2001 navrhl ,,vyrovnany“ model,

zahrnujici oba ptedchozi.

Planety kolem hnédych trpasliki

2MASSWIJ1207334-393254

A
g
B
" 778 mas N

Z 55 AU at 70 pc ]
E -

FIGURE 7 The first image obtained of an extrasolar planet. The planet is orbiting the brown
dwarf 2MASSW11207334—393254. (Image courtesy of the European Southern Observatory.)

Druzice TESS — Transiting Exoplanet Survey Satellite
5 hnédych trpasliki TOI 148, 587, 681, 745, 1213 v blizkosti maximalni limitni hmotnosti
vodikového hofeni = (80 — 100) M;
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5. Cerveni obfi

Tabulka nejzndméjsich ¢ervenych obr.

Hvézda vizualni h.vel. [ mag] spektralni tfida vzdalenost [ pc ]
Schedar 2,24 KO I 70

Aldebaran 0,87 K5 I 20

Pollux 1,16 KO Il 10

Kochab 2,07 K4 111 var 39

Mirach 2,07 MO [11 var 61

Menkar 2,54 M2 11 67

Capella 0,08 M1 I 13

Arktur -0,05 K151 11 referen¢ni hvézda

25Rs, 1,1 Mg, 4 290 K, 170 Ls

Aldebaran
5.1. Pro¢ se hvézdy stavaji cervenymi obry

Na zékladé¢ vypocti Bodenheimera bylo stanoveno, ze vyvoj cerveného obra s nizkou

hmotnosti vyzaduje splnéni podminek:
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1. Nartst zativého vykonu jadra.
2. Existenci gradientu stfedni hmotnosti pfipadajici na jednu ¢astici p mezi jadrem a obalem.
3. Existenci atmosférické opacity, ktera je rostouci funkci teploty.

Zména charakteru vyvoje hvézd nastava u modelt pro hmotnostni rozsah (0,16 — 0,20) Ms.
Po dosazeni degenerace v jadre tyto hvézdy pokracuji v ristu teploty jadra, coz je spojovano
se zvétSovanim zatfivého vykonu. V souvislosti s tim jsou tyto pfechodové hvézdy schopny
produkovat stale vétsi rozSifovani poté, co se rozviji hoteni vodiku v jadre.

Pti zdivodnéni vychazime z prace Adams et al. 2004, nejprve piipomeneme zakladni vztah

L = 47R°oT_] . Pii vyvoji hvézda zvétiuje svij zafivy vykon, jde o tzv. ,problém
zafivého vykonu®, ktery muze byt feSen dvéma zpusoby. Bud’ hvézda zvétsi svoji velikost
(polomér) a hvézda se stane Cervenym obrem nebo miiZze naristat teplota, pak se hvézda

stane modrym trpaslikem. Hmotnost pfedurcuje velikost zafivého vykonu.

PopiSme vyznam atmosférické opacitni ,,zdi* pii vyvoji Cervenych obri. Vyjdeme ze

3
> 4act d—T kde parametry T, x, p se
3xp dr

zakladnich rovnic stavby hvézd. Plati L = —4ar

vztahuji k dolni vrstvé atmosféry — fotosféte. Podle Renzini et al. 1992 mizZeme odstranit,
vyloucit zavislost teplotniho gradientu uZitim rovnice hydrostatické rovnovéhy zapsané ve

tvary — 9T _#CM 1

dr r2A 1+n

, kde n je efektivni index polytropy charakterizujici fyzikalni

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

blizky konst. v ¢ase pro danou hvézdu, viz Renzini et al. 1992, A je univerzalni plynova

konstanta. Kombinaci obou rovnic obdrzime pro Zafivy vykon
1 M\ T?®

L= 67 | acG )( H — |. Tento vztah v zjednoduseném modelu budeme aplikovat
3 A AN1+n ) xkp

na hvézdné fotosféry.
Opacitu vyjadiime z Kramerova zakona x =konstp“T“a p~R™, kde y =3 pro hvézdu
S homogennim rozloZzenim hustoty, u realnych hvézd je hustota koncentrovana ke sttedu, tedy

y < 3. Tedy opacita je zachycena jako rostouci funkce teploty T, coz plati v rozsahu nami

zvazovanych fyzikalnich podminek. Dale plati p = % , odkud upravime p = R™”.
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Upravami obdrzime A—LL =(3- a))AT—T +y(L+ a)A—; . Ze Stefanova-Boltzmannova zikona

obdrzime A—LL = 4£ + 2A—R

T . ReSenim dvou rovnic pro dvé nezndmé obdrzime dvé

AT  a AL _ AR w+1 AL
rovnice — = — a4 —=——
w+5 L R y@+5) L

Tyto vztahy naznacuji, ze zatfivy vykon

narusta, jestlize povrchova teplota a polomér se zvétSuji, fotosféricka hustota poklesava.

Odpovéd’ na problém pirechodu k Cervenym obriim je obsazena v téchto dvou rovnicich, jde o
e .., AL . oy .. y N e 4
zvétSovani T Hvézda mlze zménit polomér nebo teplotu nebo obé veli€iny. Je-1i hvézdna
fotosféra v blizkosti opacitni limity, kdy je opacita rostouci funkci teploty, potom @ — oo.
AR 1 AL

Y

AT
Dale v této limité plati, Ze p¥i T —>0 a = — ~ S naristem zarivého vykonu se

zvétSuje polomér, povrchova teplota vSak neroste. Tyto podminky popisuji vystup hvézdy

vzhtiru podél posloupnosti cervenych obru.
Kli¢ova faze vyvoje Cervenych obrii — zména stavebni struktury

Predpokladejme, Ze kontrakce jadra hvézdy na konci hoteni vodiku probihéd v Casové skale
o . « L s GM? y PR
krat$i nez Kelvinova-Helmholtzova ¢asové skale txy = . bro celou hvézdu, V piipadé

casové Skdly menSi neZ txy plati (Ey)+ (E,) = konst. a dile 2(Ey)+ (E,) =0,

GM?
zachovavaji se (Ey) a (E,) kazda zvlast, |Ep| = konst., M; > M,, , |Ep| =~ R—] +

j

GM iMgp . ) dE GM?dR;  GM; Myp dR
—L—22 | rozdé&leni mezi jadrem a obalkou je trvalé, —L = 21 / — L2 — =

dt Ry dt R? dt

2
. N - . 4R Mj (R .
0 , obalka expanduje, jadro se smrstuje, plati — = — — | . Jde o dusledek
de Mop Rj

chemické nehomogenity hvézdy.
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Uloha 10.2 Uréete gravitacni potencialni energii vnejsi konvektivni obalky ¢erveného obra
Arktura, u kterého je hmotnost jadra My = 0,8 M, a vnjsi obalky My, = 0,3 M, polomér
dosahuje 30 2. Stanovte celkovou energii hvézdy.

Regeni:  Gravitaeni potenciilni energie je rovna E, = —~GM,;M,,/R = —3,0 - 10%° . Za
predpokladu v = 5/3 ma virialova véta tvar 2(Ey) + (E,) = 0. Celkova energie hvézdy
cerveného obra je (B = (B + (Ey) = —1,5 - 10*].

Uloha 10.3 Modelovy ¢erveny obr ma polomeér 20 R, Kompaktni jadro o hmotnosti M, =

0,6 M je obklopeno rozsahlou vnejsi konvektivni obalkou o hmotnosti My, = 0,2 M.
Urcete gravitaéni potencidlni energii obalky! Aplikaci virialové véty, za predpokladu v = 5/3
stanovte tepelnou energii Fy plynu. Za zjednodusujiciho predpokladu, ze obalka je slozena
z plné ionizovaného vodiku, urcete velikost energie, kterd by se uvolnila pti ochlazovani a
rekombinaci na neutralni vodik. Rekombinaéni energie je 13,6 V.

Reseni:  Gravitaeni potencialni energie je E, = —GM M,,/R = —2.3-10* ]. P#i platnosti
virialove véty \El,‘ + 2(Ey) = 0 obdrzime Ey = 1,15 10% J. Celkova rekombinaéni energie
obalky je B = 222218107 =52 10% ).

5.2. Vyvoj hvézd po odchodu z hlavni posloupnosti

Po odchodu z hlavni posloupnosti je vhodné provést rozdéleni hvézd podle hmotnosti.
. 0,8<M<2,0Msg
U hvézd po odchodu z hlavni posloupnosti se rozviji degenerované heliové jadro, vyvoj

smétuje k relativné dlouhé etapé cerveného obra. Pozd¢ji probéhne heliovy zablesk.

1. 20<M<8,0Mqg

Pti stfedni hmotnosti probiha stabilni hotfeni helia v nedegenerovaném jadru. Po jeho shofeni
vznikne degenerované C/O jadro.

I11. M> 8,0 Mg

Ve hvézdach hoii uhlik v nedegenerovaném jadru. Postupné hoii dalsi t€zké prvky az po

zelezo.
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Figure 8.1. Evolutionary tracks for models of stars after the main sequence. Model mass is shown next
to the initial point on zero age main sequence. Dotted lines indicate boundaries of the main sequence.
Lines of constant radius and increasing radius as shown in lower left. Elapse times between points are
shown in Table 9.1. The stages are labeled as: H,, hydrogen core burning; Hys, thick hydrogen shell
burning; H,, shell hydrogen burning; He, helium core burning; and G, gravitational energy release. The
15 M, track does not reverse in the giant region, because the semiconvective region was treated as fully
convective in this model.
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Odchod hvézd z hlavni posloupnosti pii 1 Ms podle Kippenhahna

", S e I B R L T
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A - B: Vyvoj hvézdy na hlavni posloupnosti, probiha hoteni vodiku v jadie

B: Vodik v jadfe vyCerpan, zafina hoteni v slupkovém vodikovém zdroji. Plati poucka
zrcadlového efektu, vnéjsi vrstvy expanduji, jadro se smrstuje, obraz hvézdy se presouva
vpravo na H-R diagramu, hvézda se stdvd podobrem. Naristd oblast ve hvézdé s konvekeci.
Etapa trv4 asi 2 miliardy rok.

C: V tomto bod¢ zhruba 2 hvézdy je jiz konvektivni, polomér se zvétsil tak, ze hvézda jiz
dosahuje Hayashiho linie. Z hvézdy se stal ¢erveny obr, s heliovym degenerovanym jadrem.
C — D: Hofeni vodikové slupky pridava hmotu k degenerovanému jadru, které se smrstuje.
Opét se uplatituje zrcadlovy efekt, tudiz obalka expanduje. Obraz hvézdy lezi na Hayashiho
linii, Ter se téméf neméni. Vysledkem je expanze, narist zafivého vykonu hvézdy, obraz

stoupa vzhtliru po vétvi ¢ervenych obrii. Jadro hvézdy se dale smrstuje, ve slupce se zvétSuje
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hustota, degenerované jadro je na svém vrcholu. Hofeni slupkového zdroje se stdva vice
efektivnim. Hvézda na vétvi ervenych obru setrvava asi 0,5 miliardy rokii. V blizkosti bodu
D vnéjsi vrstvy zasahuji hluboko do hvézdy, m = 0,25. Produkty syntézy hotfeni vodiku

Z hlavni posloupnosti se misi a jsou vynaseny k povrchu.

1.0

|

lnl11111

m (Mgyn)

o 9 §
e (o)}
l T ' Ll ' Al I' T l L I L]

i 77 L L
_/////////////// ,

L5
P IR LT A (NSl [0 (A CSL] LT Yo LT O

g .5 10110 11.5 12.0
age (10° yr)

lllll

diagram hmotnost — staii
Srafované Gervené &asti zobrazuji oblast hofeni. Tmavsi Cervena oblast zachycuje udinné

hoteni, zatimco svétlejsi méné u€inné. Seda oblast zobrazuje konvektivni ¢ast.
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Odchod hvézd z hlavni posloupnosti pii 5 Ms podle Ibena
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Odchod hvézd 7 hlavni posloupnosti pii 5 Ms podle lbena

Jednotlivé etapy vyvoj po odchodu z hlavni posloupnosti

1-2: Hvézda X =0,71, Y = 0,27 , Z = 0,02 na HP, CNO cyklus v konvektivni jadfe, jehoz
hmotnost se zmenSuje 22% — 8 % hmotnosti hvézdy, zvétSuje se teplota, hustota, roste
produkce energie — narulsta zaiivy vykon, polomér, 2,4 — 4,3 Rs, povrchova teplota mirné
poklesava

2 — 3: Od bodu 2 probihd celkova kontrakce hvézdy, povrchova teplota mirné€ narista,
konvektivni jadro se zmenSuje, v bod¢ 3 hvézda opousti HP, 3,9 Rs, T; = 36.100 K, L =
1,3.10° Ls.

3: model hvézdy

- ~
\ L.=1130L, /{P*’*._

\ T, =16.900 K / ?9"?*\1

‘\ H. He envelope /

'\\ /

H-burning shell 2,
%
He core Qqﬁ *

%

FIGURE 7 A 5 M, star with a helium core and a hydrogen-burning shell shortly after shell

ignition (point 3 in Fig.  1). (Data from Iben, Ap. J., 143, 483, 1966.)
3 — 4: Konvektivni jadro mizi, kolem héliové jadra se vytvaii vodikovy slupkovy zdroj,
v bod¢ 4 vyhotelé heliové jadro, obsahuje 7 % hmotnosti hvézdy, zativy vykon jadra hvézdy
L. = 0,6 L, slupky Lg = 1,3.10% Lg , nastupuje stabilizace a rovnovaha hvézdy.
4 — 5: Vodikova slupka zvétsuje tloustku, obsahuje zhruba 5 % hmotnosti hvézdy, postupuje
smérem K povrchu hvézdy, probiha expanze hvézdy, L. = 0,6 Lg , Lg =950 Lg, 36 %
energie se spotfebovava na expanzi hvézdy — bod 5, hmotnost degenerovaného

izotermického jadra tvoii maximalné 10 % hmotnosti hvézdy.
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Maximalni hmotnost izotermického jadra M; vzhledem k celkové hmotnosti hvézdy M je
Schénbergova-Chandrasekharova mez

Y ~ 037 (”L”)z
M uj

2

Pii ptekroceni nastane smr$tovani heliového jadra, u; T - M; |, p= ————.
3X+0,5Y+1
Uloha: Hvézda je formovana pti pocatecnim chemickém slozeni X = 0,68, Y = 0,30, Z = 0,02,

Hop = 0,63 .V jadfe probéhla pfeména vodik — helium. Nasledné u; = 1,34, dosazeno
%1 =0,08.

Plati tzv. zrcadlovy efekt mezi jadrem a obalem, smr§tovani jaddra — expanze obalky,
expanze jadra — smrstovani obalky. Jadro se smrst'uje, zahfiva, obalka expanduje, R T .

5 — 6: Hertzsprungova mezera, hofici slupka se ztenéuje, expanze spojena s ochlazovanim
obalky, zvétSovani opacity, pfesun k bodu 6, ptenos energie konvekci. Vznika ¢erveny obr.
V bodé 6 Tc = 1,3.10° K, p. =7,7.10° kg.m™.

6 — 7: Faze ¢erveného obra. Cerveny obr, T; = 10® K, L = 8,8.10% Ls.

Nartsta teplota a hustota v hofici vodikové slupce — zvySuje se produkce energie, roste
zativy vykon, poklesava opacita podpovrchovych vrstev s T |, iont H™, nartsta zativy vykon,
vbodé¢ 7 polomér 74 Rs, konvektivni vrstva zasahuje do vrstev ovlivilovanych
termonuklearnimi reakcemi — zmény chemického sloZeni na povrchu, pokles obsahu Li a
dalsich prvki, rst obsahu prvki které vznikly pfi termonuklearnich reakcich, napf. ;He ,
konvektivni vrstva se pfiblizuje k vodikové slupce — bod 7, roste obsah %} N (vznikl z % (),
naopak klesa obsah 12 C — zména poméru %4 C /'3 C apoméru ¥ N /12 C

na povrchu hvézdy — spektroskopicky detekovatelné, narlistd centralni teplota — pifeména

dusik — kyslik.

Casova $kala vyvojovych etap po odchodu z hlavni posloupnosti podle Ibena

Body Doba trvani v rocich Vyvojova etapa

1-2 6,4.10° hofeni vodiku v jadie

2-3 2,2.10° celkoveé smr$tovani hvézdy
3-4 1,3.10° hofeni vodikové slupky

4-5 0,8.10° roz§ifovani konvektivni obalky
5-6 0,5.10° vznikéani ¢erveného obra

6-7 6,0.10° erveny obr
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Odchod hvézd z hlavni posloupnosti pii 5 Ms podle Kippenhahna
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Vodikovy slupkovy zdroj je podobny jako u hvézd s niz$i hmotnosti. Rozdilem je, Ze jadro
se nestane degenerovanym v této etapé vyvoje.
A — B — C: Hvézda ma na hlavni posloupnosti konvektivni jadro, pfechod od hoteni ve
vodikovém jadie k hoteni ve slupce je rychlejsi nez u hvézdy 1 Ms. Hvézda jako celek se
rychleji smrstuje, vysledkem je kratky piesun doleva B — C. V bod¢ C zacina hotet vodikova
slupka.
C — D: Hmotnost heliového jadra ¢ini zhruba 0,4 Ms. Je men$i nez Schdénbergova-
Chandrasekharova limita pro stabilni izotermické jadro. Znamena to, ze jadro se nemuze
zmenSovat, tak aby setrvdvalo v tepelné rovnovaze. Jadro neni husté, tudiz tlak a hustota ve
slupce nejsou vysoké. Dusledkem je relativné vétsi podil hvézdné hmoty ve vodikové slupce
(vétsi nez 1 Ms). Jde o tzv. tlustou ho¥ici slupku. Pii pfesunu vét§siho mnozstvi helia do
jadra, se jadro piiblizuje Schénbergové-Chandrasekharoveé limité a pomalu se smrst'uje. Ve
vrstvé vodikové slupky naristd hustota, pfi které je hoteni vice efektivni, takZe mensi Cast
hmoty staci produkovat energii pro zafivy vykon. Hmotnosti podil slupky poklesava. Jde o
tenkou hotici slupku. Proto podle zrcadlového efektu obalka expanduje a stava se vice a
vice konvektivni. V bodé¢ D je hvézdy plné¢ konvektivni a dostdva se na Hayashiho linii pro
cervené obry. Vetap¢ C — D zafivy vykon poklesava. Vnéjsi konvektivni zona narasta
velmi hluboko do nitra hvézdy v relativné kratkém ¢ase. Cést produkované energie ve slupce
je spotiebovana pro expanzi obalky, zasi 5 Rs v C do 50 Rs v D, proto poklesava zatrivy

vykon.

85



D — E: Hmotnost heliového jadra piesahuje Schénbergovu-Chandrasekharovu limitu, jadro
se smrstuje a pritahuje slupku. Kontrakce jadra probiha v Kelvinové-Helmholtzové casové
Skale, trva pouze asi milion rokii. Vyvoj z D do E je rychly.

E: Konvekce dosahuje maximalni hloubky pfi piiblizovani se k bodu E. Zasahuje do vrstev,
jsou pfinaseny k povrchu, jde o0 tzv. prvni promichavani.

F: za¢ina hoteni helia v nedegenerovaném jadre.

5.3. Stavba cervenych obr

pfenos energie zarenim
== e oy e

obadlka produkujici energii
ARRRRERRR RS g‘

NN \\\\
TN \\\\\ N
AN
N

izotermické heliové jadro

Modely vétve cervenych obri ziskame feSenim rovnic stavby hvézd. Vychazeji
z pfedpokladu sférické symetrie, zanedbani magnetického pole, rotace, ztraty hmoty

z povrchu, zvazovani konvekce, jeji oblasti plné promichavany. Urcovani hranic

konvektivnich zén — Schwarzsildovo kritérium v pfipadu piedpokladu chemicky
r W 4 14 14 W 14 al
homogenniho sloZeni, nenastavda zména u S hloubkou. Plati Vu=0 , Vu= |ﬁ| :
dainT

| dinT
dinP

— \ < Vga.
|dlnP|ad’ rad ad

rad
Piesnéjsi vymezeni i pro pfipad chemicky nehomogenniho slozeni dava Ledouxovo

dlnu dlnp
0. ¢ = (Giny)
|61nP U0, ¢ Olnp/ '’

ritéium Vg < Vag+ 5 V,, V=

5=~ (Gin)

Modely Cervenych obra odrazeji

1. Polohy hvézd na H-R diagramu, zafivy vykon, efektivni teplotu jako funkce chemického

slozeni a stafi.
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2. Vyvojové cCasové Skaly (relativni pocty hvézd raznych zafivych vykont podél faze
¢erveniho obra. Zde existuje relativné maly rozsah T, pozvolna klesajici v ¢ase, velky rozsah
zativych vykoni rostoucich v ¢ase.

3. Fyzikalni a chemickou strukturu, jeji vyvoj v Case.
5.4. Studium atmosfér cervenych obrl

Turbulence v atmosféfe rozdélujeme na dva typy. Mikroturbulence je jev spojeny
S elementy plazmatu, jejichz rozméry jsou malé ve srovnani se stiedni volnou drahou fotonu.
Zateni tak prochazi pies pohybujici se elementy v atmosféte, jejich rozdéleni podle rychlosti
ovliviiyje profil ¢ar stejnym zplsobem, jako rozdéleni ¢astic podle rychlosti.
Pii makroturbulenci fotony zustavaji uvniti pohybujiciho se elementu az do opusténi
povrchu hvézdy.
Riazné c¢asti hvézdného disku maji rozdilné rychlosti, predpokladame Gaussovské rozdéleni

rychlosti jako u termického rozlozeni rychlosti, plati vztah

— |42 2 _ [2RT 2
Vo = Jvtep + Vour = JT"’ Vtur

vy je pozorovana slozka radialni rychlosti, ur€ovana z ktivek rustu, teplotni rozsifeni zavisi na

U , turbulentni nikoliv
GKO 4400K, vyep = 1kms™, vy =1 —2kms™
Izotropni gaussovskéd funkce, spojeni dvou gaussovskych funkci vede k nové gaussovské

funkci v§ = vé,, + Vi

Uloha 7.17 Hvézdny obr spektralni t¥idy I ma efektivni teplotu 4300 K. Zjisténa hodnota
mikroturbulentni rychlosti je vy = 2km - s71 Stanovte gitku éary Fe I o vinove délee A =
553,93 nm.
5 . . 1/2 1 S ..
Reseni: Pro rychlost tepelného pohybu plati vpejpe = (%T) =1,13km s~ " Siiku ¢ary

m

Fime ze vztahu AN = 2 (2 + 2. V2 >~ g2
wréime ze vztahu A\ = 2 (02 + Lnejpr) = 107" nm.

Uloha 7.18 Dokazte, ze rovnici hvdrostatické rovnovahy lze napsat ve tvaru pouzivaném
naptiklad u modeln hvezdnyceh atmoster % = %.

> S widere zo vets _ M _ - . JFRPE NN v ten AP
Resena: - Vyjdeme ze vztahi g = G2z a dr = —kpdr a dosadime do rovoice 3 = —pg.
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Kfivka rastu obecné

|

— log gfN + konst.

usek A — B: linearni ¢ast, opticky tenka ¢ara, W ~ gf, N

usek B — C: ptechodova ¢ast, jadro nasycené, stied ¢ary opticky tlusty W ~ M

usek C — D: ¢ast utlumu zéfeni, srazky formuji kiidla ¢ary W ~ \/gf_N

Zjednodusujici predpoklad, mikroturbulence je izotropni, nezavisi na t

jemnéjsi pohled neizotropni mikroturbulence Vi = Vpmikr (T) , vliv excitaéniho potencialu

X -Ecxc T ,pocet absorbovanych atomii ! — Wl | kiivka rdstu se posouva vpravo

-2 T T T T T T T T T
1.04 1 T v 1
3} 1.02 -
3 Hax o :\: x = 1-5 curves scaled =
0.98 I B G oA f with fg, = 1.01
~Ar 0 2 4 6 -
=
> O —
3
-6 i}
0 1 2 3 4 5 @«—— y
-7f / / / / / / -
-8 L 1 1 | 1 1 1 AL 1 1
-12 -1 -10 -9 -8 -7 -6 -5 -4 -3

Fig. 16.1. Curves of growth shift to the right as the excitation potential is
increased. These curves are computed for Fe 1 A6253 in a solar-temperature
model with a surface gravity of 10*cm/s’. When the shifts are translated into

88



zjisténé ekvivalentni Sitky nasycenych cCar jsou veétsi

VI

pouze tepelné rozsiteni a rozsifeni utlumem zateni

nez

vyplyva z modelu zahrnujiciho

-3 T T T T T T
-4 —
5 2
= 0
-

% 5f £ T
o

s .

7 1 1 1 | L 1

-10 -9 -8 -7 -6 -5 —4
log A

Fig. 16.5. The presence of microturbulence delays saturation by spreading
the line absorption over a slightlyv wider spectral band. Values of velocity
dispersion, & for an assumed Gaussian velocity distribution for the

microturbulence are in kilometers per second.

u obrl jde o mikroturbulenci, srovnani pozorované a teoretické kiivky ristu — u nejslabsich

¢ar se ekvivaletni $itky nepodrobuji vlivu mikroturbulence, ktera zveda kiivky rastu

Dalsi vlivy na vySku Gseku nasyceni...zeemanovské rozstépeni, efekty superjemné struktury,

charakter rozdéleni teploty v atmosféte, utlum v disledku Starkova jevu, odklon od LTR,

neptesnost hodnot sil oscilatort. ..

gravitacni zrychleni ovlifiuje k¥ivku rastu v oblasti Gtlumu, analyza c¢ary Na D, 589.0 nm

log WiA

T T T
-al Gravity effect in the Solarcurve
L damping constant / 4
- Na D, A5890 logg —= 5 ¥ 4 3 2 1
3 .,.-" o
- )
S5 -
K Solar A(Na) = 2.14 x 10°€ 1
_.6.— —
£ [ Y RS M L] LT (N S S NN L S 5t S DAY TS SN0 LA e O (M O D ) | 3

-11 -10 -9 -8 -7 -6 -5 -4

log A(Na)

Fig. 16.4. The Na D, line grows differently for difference surface gravities
because of the pressure dependence of its damping constant. The models have
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| .S,“" oscilaloru - klivka ravsfyy
W ~ N WMW wic kaefinigutu $ =
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Ruizné kiivky ristu podle typu hvézd, obfi, trpaslici, podle vzniku ¢ar — absorpéni, rozptylové.
Predpoklady:

1. VSechny cary vznikaji ve stejnych vrstvach atmosféry, stejna teplota a elektronovy tlak,
izotermicka vrstva, termodynamicka rovnovaha

2. Cary vytvafeny uréitym zvolenym mechanismem

3. Cary se stejnou celkovou intenzitou (ekvivalentni §itkou) maji piesné stejnou konturu.

4. Konstanta Gtlumu volena podle zkoumané atmosféry

5. Volba modelu atmosféry podle teplotni stratifikace

Metoda kiivek ristu je statistickou metodou, velky pocet W — redukce pozorovacich chyb,
ztrata rozdili mezi ¢arami

Zakladem metody je konstrukce experimentalni kiivky rdstu, zjisténi posuva Ax , Ay —

urceni vmixr, N srovnani s teoretickou kiivkou
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EXACT CURVES OF GROWTH FOR THE FORMATION OF ABSORPTION
LINES ACCORDING TO THE MILNE-EDDINGTON MODEL
II. CENTER OF THE DISK

MArsHAL H. WRUBEL*
Yerkes Observatory
Received September 29, 1049

ABSTRACT

Curves of growth for absorption lines observed at the center of the disk have been computed to sup-
plement the recently published curves for lines observed in the integrated flux. Six values of the damping
from log @ = —3.0 to log ¢ = —1.0 and four values of B /B"™ from } to § have been considered. The
computations are based upon Chandrasekhar’s exact solution of the equation of transfer for the Milne-
Eddington model and Hjerting's tabulation of the line-absorption coefficient.

GENERAL REMARKS

This paper is the second and concluding part of the computation of exact curves of
growth for the Milne-Eddington model. The first part dealt with resonance absorption
lines observed in the integrated flux.! The following curves are intended primarily for
solar research, when observations may be made at the center of the stellar disk. The
notation of Paper I is used throughout this paper, and most quantities defined there will
not be redefined. .

From S. Chandrasekhar’s exact solution of the equation of transfer for the Milne-
Eddington model?® it follows that the ratio of the intensity at a point in the line to the
continuous intensity is 4

A3/ B — X
7, () =mm H {#)(ﬁ+-—“—+m

ay ), (1)

ABD

where u is the cosine of the angle between the direction of observation and the normal.
In this paper we are concerned with the center of the disk, where 4 = 1:

A2 BO 1 -—X
Ty(l) =H—B‘—WH(1)(1+E.'{_U+WRI . (2)
Analogous to equation (9), Paper I, the quantity
W -]
?_Im(l—r.]dﬂ (3)
is computed as a function of #o. Six values of the damping from loga = —3.0tologa =

—1.0 were considered for B("/B" equal to §, 3, %', and §. The last two values of
B /BW differ from those in Paper I for reasons described in the section on interpola-
tion below.

Pro chladné cervené obry vhodné Wrubelovy kiivky rlstu. Neexistence pterozdélovani
energie mezi ¢arami. Stejné mnozstvi energie vyzarené elementarnim objemem v dané cafe je
timoto objemem rovnéz absorbovano. Chandrasekharovo feSeni rovnice prenosu zafeni pro

i i = Bo ax 4 1712 42
zbytkovou intenzitury = +—5; (az + 5 I + o= 051)

3 2 B4

ay, @, momenty Chandrasekharovych funkci H (u) , linedrni aproximace zavislosti

1

Planckovy funkce na t B = By + B; 7. Pro pfipad ¢istého rozptylu plati L; = v
3
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Fii. 2.—Theoretical curves of growth for B(W/B(1) = § 4 = 1:same notation as Fig. 1
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na osu x vynasime log ny = log Ns + log a,- log k;,
N;s pocet atomi na 1 g hvézdné latky, r — stupeii ionizace, s — excita¢ni hladina
a, - atomovy absorp¢ni koeficient ve stiedu ¢ary

k, - koeficient spojité absorpce v oblasti zkoumané cary
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na osu y vynasime log % , kde v je nejpravdépodobné;jsi rychlost atomt, v = ’vfep + vi,

By 2 Y v 2KT
— = — , Gtlumovy parametr loga=-2.7,a = , Avy = -, v= [—
B4 3 yP & 4mAV 0 Yo c v m '
B

=2 ~ 1, proto korekce log 7o

In last years, the study of red giants, i.e. the stars being found in advanced stage of
their evolution, has become highly topical. Specially is investigated the chemical
composition of those late type stars, K giants are probably on the asymptotic
giant branch in the double shell burning stage or on the red horizontal branch.
The spectroscopic analysis of spectrograms gives the necessary information for
determination of chemical abundances and the microturbulence velocity by the
Wrubel’s curve of growth.

The usual theoretical Wrubel’s curve of growth for the Milne - Eddington
approximation [Wrubel 1949] is described by Aller 1963. The fixed parameters
were Bg/B; = 2/3 and the damping parameter log a = - 2.7. We obtain from
Boltzmann formula after performing correction, the dependence By/B; on the
wawelength

log 1. - [log Ny - ©y,,] = log [grs T Ao /100] - log kx + A log no - log u,v -
11.824

We choose a preliminar value v = 3 km/s . By suitable shifts Ax, Ay in
both coordinates we must find the best fit with the theoretical curve of growth of
Wrubel:

Az = log 7. - log noss = log N - O,

Ay = log (We/Av ) - [log(W/)) + 5].

Plotting the known values [log N - O, | against x we find from a straight line
fit by the method of least squares the values of log N and 0., = 5040/T... on
PC.

We have determined the number of neutral atoms Ny, we get from the Saha
equation
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Table 6: The table of atomic lines Iron Fe 11

Multiplet Wavelenght low E.P. loggf Width
Nr. {nm] [eV] [mA]
40 643.268 2.89 -3.83 87
40 ! 651.608 2.89 -3.55 144
42 492.393 2.89 -1.43 254
46 608.411 3.20 -3.99 65
48 541.409 3.22 -3.78 106
49 532.556 3.22 -3.38 126
74 624.756 3.89 -2.55 143
74 641.693 3.89 -2.86 92
74 645.639 3.89 -2.55 189

Table 7: The curve of growth for a Cas:the shifts of multiplets of Ti I

RMT n Az Ay X
5,12 2 1450 0.11 0.02
37, 38, 44 7 1403 0.14 0.83
69, 71, 72, 74, 80 9 13.61 0.05 1.06
102, 103, 104, 110 5 13.52 0.07 1.44
154,173 3 12.37 0.12 1.93
183, 185, 186, 187,

206, 207 8 1230 0.16 2.13
249, 251, 252 4 12,22 0.12 230
284, 287, 288 3 11.87 0.08 2.55

Table 8: The curve of growth for a Cas:the shifts of multiplets of Ti Il

RMT n Az Ay X

20,21,32,41 &5 1553 012 1.10
69, 70, 71 3 15.27 0.06 1.57
87, 91, 94 4 14.42 015 2.01

Table 9: The curve of growth for a Cas:the shifts of multiplets of Cr I

RMT n Az Ay X

96 4 12.97 0.07 2.93
119 3 1272 032 301
188 3 12.25 0.13 3.32
203,228 3 12.07 0.11 3.52
248,257 2 12.00 0.14 3.85

94



Table 11: The curve of growth for a Cas:the shifts of multiplets of Fe I

RMT n Az Ay X

13, 14, 15, 16 6 17.23 0.09 0.95
62 3 16.10 0.07 2.9
114, 168, 169, 170 4 15.52 0.08 2.58
268, 342 2 1460 0.10 2.81
383, 384 2 1438 0.08 2.99
982 2 1365 0.11 3.88
1018, 1087 3 1350 0.09 4.17
1146, 1161, 1165 3 13.22 0.08 4.38
1180, 1183 2 1296 0.09 4.55

Table 12: The curve of growth for a Cas:the shifts of multiplets of Fe II

RMT n Az Ay X

40, 42 3 1568 0.11 2.89
46,48,49 3 15.70 0.09 3.21
74 3 1459 0.17 3.89

Table 13: The chemical and physical parameters of a Cas
Element n Ocze Teze log Np log N
(V] (K]
Til 41 1.1834+0.040 4 260£140 14.90+0.17
Ti Il 12 1.160+0.140 4 3404620 16.854+0.18 16.72
Crl 15  1.144%0.111 4 4101430 16.20%0.14
Mn I 18 1.084+0.108 4 6504460 16.15+0.07
Fe | 27 1.196+0.032 4 210+100 18.36+0.21
Fe I1 9 1.175+£0.157 4 290+550 19.2340.20 18.72
[ WC
0? Av
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Table 14: The velocity parameters of a Cas

Uter Ay Vdop Vtur
[km /s] [km/s] [km/s]

Til 1.2 0.106 2.4 2.0
Ti 11 1.2 0.115 2.3 2.0
Crl 1.2 0.109 2.3 2.0
Mn | 1.2 0.114 2.3 2.0
Fe | 1.1 0.086 2.5 2.2
Fe 11 1.1 0.123 2.3 2.0

The K giant star Arcturus:
the hybrid nature of its infrared spectrum
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ABSTRACT

Aims. We investigate the infrared spectrum of Arcturus to clarify the nature of the cool component of its atmosphere,
referred to as the CO-mosphere, and its relationship to the warm molecular envelope or the MOLsphere in cooler M
(super)giant stars.

Methods. We apply the standard methods of spectral analysis to the CO lines measured from the “Infrared Atlas of the
Arcturus Spectrum” by Hinkle, Wallace, and Livingston.

Results. We found that the intermediate-strength lines (with —4.75 < logW /v £ —4.4: W is the equivalent width and
v the wavenumber) of CO fundamentals as well as overtones cannot be interpreted with the line-by-line analysis based
on the classical line formation theory, while the weaker lines can and provide some information on the photosphere
(e.g. logAe = 7.97/log Ap = 12.00, £micro = 187 kms—!, and Emacre = 347 km 5_1). The nature of CO lines shows an
abrupt change at log W/ &~ —4.75 and the lines stronger than this limit indicate large excess absorption that cannot be
photospheric in origin. This difficulty also appears as an unpredictable upturn (at log W /v 22 —4.75) in the flat part of
the curves-of-growth of CO lines. We confirm the same phenomenon in dozens of M giant stars, whose infrared spectra
are known to have hybrid origins in the photosphere and extra-molecular constituent referred to as the MOLsphere.
Thus the curve-of-growth analysis provides a simple means by which to recognize the hybrid nature of the infrared
spectra. We note that the curves-of-growth of red supergiants and Mira variables found in the literature show similar
peculiar patterns. The intermediate-strength lines of CO in Arcturus show only minor expansion (£ 0.6 km 5_1] relative
to the weak lines and only small line-asymmetry, but the strong lines of the CO fundamentals exhibit higher turbulent
velocity than the other CO lines.

Conclusions. The large excess absorption of the CO fundamental lines in Arcturus appears to be the same phenomenon as
that found in the CO overtone lines of cooler M giant stars. Thus, molecular condensation referred to as the MOLsphere
in cool luminous stars may also exist in Arcturus. The MOLsphere, however, is not necessarily a separate “sphere” but
may be an aggregation of molecular clouds formed within the outer atmosphere. The formation of molecular clouds
(referred to as MOLsphere in our modeling) in the outer atmosphere appears to be a basic feature of all the red giant
stars from early K to late M types (and red supergiants).

Key words. Line: formation — stars: individual: Arcturus — stars: late-type — stars: atmospheres — stars: chromosphere
— stars: mass-loss — Infrared: stars
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Modely atmosfér ¢ervenych obrii

Vypocet modeld atmosfér — zavislost teploty, tlaku plynu, elektronové koncentrace na
optické hloubce. Vysledkem je struktura atmosféry, nutnd pro vypocet vystupujiciho
rozlozeni toku zéafeni. Nezbytné vyjasnéni
a) jak je ovlivnéna struktura modelu neurcitostmi, aproximacemi V pouziti fyzikalnich teorii
b) citlivost struktury modelu ke zménam vstupnich parametrt.

Modely atmosfér hvézd pozdnich spektralnich typu (Ter < 4 000 K) jsou nezbytné pii feSeni
mnohych problémil soucasné astrofyziky. V existujicich metodikach takovych modeld jsou
vyuzivana podstatnd zjednoduseni pfi interpretaci termodynamickych vlastnosti prostiedi,
procesu turbulence, pokryvkového jevu, zpétny ohiev, povrchové ochlazovani, atd.

Pokryvkovy jev (blanketting effect) je vyvolan ¢arami kovd i molekul, které blokuji
prochazejici zateni. Absorbovana energie musi byt vyzafena, coz se déje tim, ze kontinuum
vytvari zarici vrstvy s vétsi intenzitou, tedy o vyssi teploté — zpétny ohfev (back heating).

Vypoclty vyzaduji vykonné pocitace s velkou kapacitou paméti. Problém uréeni modelu
atmosféry hvézdy daného spektralniho typu mizeme pfi vyuziti dostate¢né Gplné sit€¢ model
atmosfér hvézd, propocitané fadou autorti, pti vybéru zakladnich parametrt: efektivni teploty
Ter, gravitaéniho zrychleni log g, obsahu kova [ Fe/H ], Viur, Vimikro- Vstupni parametry jsou
na sobé¢ zavislé, proto dulezita astrofyzikalni teorie + vstupni parametry — optimalni model.

Velmi dulezité je chemické slozeni. V atmosférach cervenych obrii jsou dilezitym zdrojem
nepriizranosti molekuly, obsahujici atomy uhliku, dusiku a kysliku. Tudiz pfi vypoctu sité
modelt atmosféry chladnych hvézd je nezbytna znalost obsah C, N, O tak i kovu, zdroje
volnych elektroni coz se odrazi na struktufe modelu.

Model se zadanym T, log g a chemickym sloZenim, které ve vétSiné piipadi je zadano
pouze jednim parametrem - obsahem kovi, ziskdme prostfednictvim interpola¢ni procedury
modelu ze sité. Jednodussi metoda spociva v moznosti sjednoceni métitek modelu. Pouziti
pouze jednoho parametru obsahu kovii pro charakterizovani sloZeni atmosféry hvézd
pozdniho spektralniho typu je nedostatecné, protoZze zména obsahu C, N, O a kovu se
musi nutné€ odrazit na struktufe modelu. Na tGrovni fotosféry neprizrac¢nost latky podstatnym
zpusobem zavisi na obsahu kovli, zdroji volnych elektront v atmosférach chladnych hvézd.
Nad fotosférou je neprizratnost atmosféry takovych hvézd urCovana piedevSim absorpci
molekul, skladajicich se z atomi uhliku, dusiku, kysliku. Existujici sit€¢ modell jsou
propo&itany pro pevné zvolenou hodnotu rychlosti mikroturbulence, zpravidla Viko=2 km.s™.

Takovym zplisobem pii sledovani spektra konkrétni hvézdy je vhodné vyuzivat model
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atmosféry, u kterého budou zapocteny rozdilnosti fyzikalnich charakteristik této hvézdy, jak

mikroturbulentni rychlosti tak obsahu jednotlivych prvk.

VIlivy na pienos zafeni

Rovnice prenosu zafeni - Chandrasekhar 1935, zahrnuti absorpce ¢ar, ¢arového pokryvu.
Meéni nejenom vystupujici spektrum, nybrz i strukturu atmosféry. Konkrétné jde o
kvantitativni zvladnuti problém:

1. Fyziky ¢arové absorpce
Zapoctenim absorpce cCar se miZe velmi podstatné zménit rozloZeni teploty s optickou
hloubkou, ve srovnani s atmosférou bez absorpcénich Car.

Atmosférické vrstvy vytvaiejici kontinuum (7 < 0,3 ) ve srovnani s fotosférou bez ¢arové
absorpce, se zahfteji tzv. zpétnym ohievem — backwarmingem, aby se neporusila zafiva
rovnovéha. Cary &erveného systému pasu CN jsou pomérné slabé, tudiz maji mensi vliv na
zpétny ohtev pro [Fe/H] < 0. Pro model GBEN 1975: 4 000 K, log g = 2,25, [Fe/H] =0.0
ohtivaji ¢ary CN fotosférické vrstva asi o 60 K. Vyznamnéjsi ohiev od CN nastava pro [Fe/H]
> 0.0, pro typické obry v jadrech spiralnich a obtich eliptickych galaxii. Rovnéz ¢ary TiO
zpusobuji povrchové ohfivani.

Cary vyvolavajici zpétny ohiev nejsou identické s témi, které zptsobuji povrchové
ochlazovani — surface cooling. V ném se uplatiuji pfedevsim vibra¢né rotacni pasy pasy CO
(2,5 ym 5 um), podle GBEN je ochlazovani od CO pfti Te =~ 4 000 — 4 500 K asi 200 K.
ZmenS$uje se s rostouci teplotou, pii 5 000 K — 140 K, pii 5500 K — 90 K. Povrchové
ochlazovéani CO se podstatn¢ zmenSuje s rostoucim g.

ZmenSovani obsahu kovll v atmosférach vyvolava jeji efektivni ochlazovéani. Dale pii Ter =
konst. plati [Fe/H] | —loggT.

Pro optickou hloubku 7z , pocitanou pomoci Rosselandovského stfedniho koeficientu
opacity kg byl pro — 1.0 < [Fe/H] <0.0 zjistén vztah AT (1z) = f (tz) A[Fe/H] . Tedy
zména teploty A T vyvolana zménou A [Fe/H]. Skéalovy faktor f (7z) je vzdy zaporny blizko
povrchu (tx =~ 1073) a vzdy kladny voblasti kontinua ( 7z = 1) . Rozdil
A T povrchovych teplot je asi — 200 K pfi vzrastu [Fe/H] z — 1.0 — 0.0.

Zkoumani zékladnich souvislosti modelti atmosfér cervenych obra provadéli napf.
Pavlenko, Jakovina 1994. Porovnavali mimo jiné modely atmosfér Slunce (5770/4.44) a

K obra (4000/1.5) s vyuzitim metody vybérové opacity. V praci dale studovali jak mnoho
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zjednodusujici predpoklady vypoctu ovliviuji velikost odchylek pii urcovani chemického
slozeni.

Podstatnym pro vypocet modeld atmosfér hvézd pozdnich spektralnich typi bylo zahrnuti
pokryvkového efektu, velkého pocétu Car. Nejvice je rozvinuta metoda vybérové opacity,
Kurucz 1992. V ptipad¢ uvadéné prace Pavlenko, Jakovina 1994 je realizovana metoda
zapocCtenim absorpce v ¢arach atomi a iontll v programu vypoctu modelu atmosféry SAMT71.

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

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

- absorpce v pasech molekul CN, CO, H,O, NH, OH je zapocitana za pomoci
zjednodusenych metodik plného prekryti Car.

Pro atmosféry K obri byl propocitan zakladni model atmosféry s parametry Te, log g,

Fe/H, vi: 4000, 1.5, 0.0, 2.0.

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

molekul, tak 1 v ¢arach atoma a ionti,

KM - model vypocitany za pomoci pouze molekularni absorpce,

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

K - model bez zapoéteni pokryvkového efektu.

Pti vypoctech téchto modell je sit’ frekvenci propocitana po 500 uzlech, rozloZenych v
intervalu 300 < A < 20 000 nm. Monochromatické toky z ultrafialové casti spektra u
chladnych hvézd jsou podstatné mensi ve srovnani se Sluncem a tudiz je 1ze pii vypoctech
integralniho toku zanedbavat.

Ze srovnavaci analyzy uvedenych modelli, z propocitaného vlivu jednotlivych zdrojh
nepruzracnosti na strukturu modeld atmosfér K obrii vyplyva, ze jejim zakladnich zdrojem
v atmosférach je molekularni absorpce.

Metoda vybérové neprizracnosti (opacity sampling) umoznuje propocitat modely atmosfér
hvézd s dostateCnou presnosti.

OdliSnosti v soucasnych modelech atmosfér ¢ervenych obri jsou vice citlivé k teplotnim
rozdilim u modelti v hlubsich vrstvach atmosféry nez v povrchovych vrstvach.

Propocty ukazaly, Ze pifi kvantitativni analyze hvézdnych spekter je nezbytné fesit lohu
vzajemné zavislosti. Odhady chemického sloZzeni atmosfér musi byt v souladu se strukturou
atmosféry. Jestlize struktura atmosféry neodpovida ziskanému chemickému slozeni, vysledky
analyzy mohou byt zatiZzeny podstatnymi chybami. Pfi nesouladu chemického slozeni a
struktury modelu atmosféry, s kterym jsou ziskany odhady obsahu prvkl, mohou byt jejich

chyby stejného tadu jako velikost nesouhlasu. Tento zavér je velmi zajimavy pro feSeni
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napftiklad ur€ovani chemického slozeni hvézdokup.

Byly vytvofena sit’ modelti atmosfér pro intervaly (3 750 K - T - 6 000 K), (0.75-log g -
3.0) a(-3.0= Fe/H=0.0). Vybérova absorpce je aproximovana rozdélovaci distributivni
funkci opacity, kde jsou zapocitany cary prvka - kovll a molekuldrni Cary, vcetné
infratervenych CO a CN.

V praci  Pavlenko 2003 jsou diskutovany vysledky vypocti modeld atmosfér M obr
S normalnim chemickym slozenim.

Stavba vnéjSich ¢asti atmosfér Cervenych obra podle Tsuji 2002.
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Vhodny model atmosfér Cervenych obrti je podrobné komentovan v praci Hauschildt et al.
1999, PHOENIX, Version 10.5., jde o sféricko-symetricky model, pro obry s nizkym
gravitatnim zrychlenim, tedy log < 3,5, coz jsou vhodné parametry pro vypocet struktury
modelu atmosféry i vypocet syntetického spektra.

Seznam molekularnich Car zahrnuje asi 5.10 8 &ar, z nichZ kazda ma svlj individualni profil,
pro siln¢ ¢ary Voigtiiv a pro slabé cary Gausstv. Z celkového seznamu je vybiran podle
podminek podseznam ¢ar, napiiklad pro atmosféru typického obra T ¢ ~ 3 000 K obsahuje
1,9 .10 ® molekularnich éar.

Parametrizace modeld pro obry vyzaduje splnéni dodatecnych podminek, polomér hvézdy
GM : . .
Rmusi spliovat podminku g, :?, kde g, definujeme jako gravitacni zrychleni

Vv optické hloubce 7y =1, coz je optickd hloubka v kontinuu na vlnové délce 1,2 pm. Zativy
vykon je dan vztahem L =47R*0T.. Pro jednoduchost je sit modeli zaloZena na
parametrech (T, ,log g,M,[Fe/H], vi).

Nyni nejcastéji pouzivanym modelem je MARCS model pro atmosféry hvézd pozdnich
typt, Gustafsson, Edvardsson, Eriksson, Jorgensen, Nordlund, Plez 2008.
SlozZitost problematiky modeld atmosfér
1. Molekularni absorpce
2. Asymetrie tvaru hvézd, horké skvrny na povrchu, tbytek hmoty
3. Sféra molekul, prach, konvekce — piestielovani do fotosféry, odchylky od hydrostatické
rovnovahy
4. Chromosféra
5. Odchylky od LTR — NLTE
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ABSTRACT

Context. In analyses of stellar spectra and colours, and for the analysis of integrated light from galaxies, a homogeneous grid of model
atmospheres of late-type stars and corresponding flux spectra is needed.

Aims. We construct an extensive grid of spherically-symmetric models (supplemented with plane-parallel ones for the highest surface
gravities). built on up-to-date atomic and molecular data. and make it available for public use.

Methods. The most recent version of the MARCS program is used.

Results. We present a grid of about 10* model atmospheres for stars with 2500K < Ty < 8000K. —1 <logg =log(GM/R?) =
5(cgs) with various masses and radii. -5 £ [Me/H] £ +1. with [e/Fe]= 0.0 and 0.4 and different choices of C and N abundances.
This includes “CN-cycled” models with C/N =4.07 (solar), 1.5 and 0.5, C/O ranging from 0.09 to (normally) 5.0 to also represent stars
of spectral types R, 5 and N, and with 1.0 < & < 5kms™'. We also list thermodynamic quantities (T, Pg, P.. p. partial pressures of
maolecules, etc.) and provide them on the World Wide Web, as well as calculated fluxes in approximately 108 000 wavelength points.
Underlying assumptions in addition to 1D stratification (spherical or plane-parallel) include hydrostatic equilibrium, mixing-length
convection and local thermodynamic equilibrium. We discuss a number of general properties of the models, in particular in relation to
the effects of changing abundances, of blanketing, and of sphericity. We illustrate positive and negative feedbacks between sphericity
and molecular blanketing. We compare the models with those of other available grids and find excellent agreement with plane-
parallel models of Castelli & Kurucz (if convection is treated consistently) within the overlapping parameter range. Although there
are considerable departures from the spherically-symmetric NextGen models, the agreement with more recent PHOENIX models is
gratifying.

Conclusions. The models of the grid show considerable regularities, but some interesting departures from general patterns occur for
the coolest models due to the molecular opacities. We have tested a number of approximate “rules of thumb™ concerning effects of
blanketing and sphericity and often found them to be astonishingly accurate. Some interesting new phenomena have been discovered
and explored, such as the intricate coupling between blanketing and sphericity, and the strong effects of carbon enhancement on
metal-poor models. We give further details of line absorption data for molecules, as well as details of models and comparisons with
observations in subsequent papers.

Key words. stars: atmospheres — Sun: abundances — stars: fundamental parameters — stars: general — stars: late-type —
stars: supergiants
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Sféricko-symetrické modely atmosfér

|4

Rovnice pfenosu zafeni ma tvar el —x, 1, + ¢, . Pfedpokladame, ze hvézda se vyznacuje
S

sférickou symetrii, intenzita zaieni I, zavisi:
a) vzdalenosti r od stiedu hvézdy
b) na thlu v mezi smérem zafeni a smérem radius vektoru.

_8I_le’+a|v dsg . Déle plati %zcosg , d8= sin &
S

|4

Plati obecna rovnice

ds or ds dg ds ds r
Rovnice prenosu zateni ve sféricko-symetrickém pripadée ma tvar
ol, singadl,
COS §———— =-x,l, +¢,.
or r o9

o0 00
Rovnice zafivé rovnovahy je dana vztahem 4rx J- g, dv = IK‘Vd v.[ | do . Integraci rovnice
0 0

pienosu zafeni ve vSech frekvencich a smérech obdrzime
1 d o0 o0 o0

— rzj H, dv|= —ijdvI Ivda)+47r_|.gvdv.

redr{ 5 5

: : v , ., d i : .
Z platnosti rovnice zafivé rovnovahy vyplyva ar rszvdv =0, kde H, je tok zafeni,
r
0
mnozstvi zatfivé energie protékajici ve vSech smérech ptes jednotkovou plochu v jednotkovém

. e C .
intervalu frekvenci za ¢asovou jednotku jeH = I I, cos9dw. Tedy I H,dv=—,Cje
r
0

konst. urovana zdroji energie hvézdy. Celkovy tok zafeni po integraci po celém spektru je
ve sféricko-symetrické atmosféfe nepfimo Umérny Ctverci vzdalenosti od stfedu hvézdy.
Vztah je disledkem skutecnosti, ze v atmosféfe chybi zdroje energie a jeji vytoky.

Je-1i tloustka atmosféry mnohem mens$i neZ polomér hvézdy, atmosférické vrstvy mohou

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

I
“=—x, |, +¢,. Vzhledem k tomu, ze vzdalenost r od stiedu hvézdy

pfenosu zafeni C0S$ g
r

se meni ve fotosféte v malych intervalech, dostavame J. H, dv =konst.
0
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5.5. Spektra a atmosféry ¢ervenych obri, vybrané vysledky

Prikladné S. Hamdani et al. 2000 charakterizoval atmosfér na zakladé detailniho studia
sedmi Cervenych obrt ve dvou otevienych hvézdokupach NGC 2360 [Fe/H] = 0.07 a NGC
2447 [Fe/H] = 0.03, efektivni teploty (5 130 —5 250) K.

Pfi znalostech hmotnosti jednotlivych hvézd (2,10 — 2,93) Ms, lze vyjadiit vztah mezi log g
a Ty takto logg=-1251 +1log M + 4 log Tee+ 0,4 (My + BC), kde M je v Ms, My je
absolutni vizudlni hvézdna velikost a BC je bolometricka korekce. Predpokladame Mpgis =
4,75 mag. Atmosférické parametry Ter a Vi byly ur€ovany iterativnim postupem vyvinutym
Boyrchukem et al. 1996.

Dale byla odvozena zavislost v; = f (log g) . Pro hvézdy (4 500 < T < 5500) K plati
vi = -0,86 log g + 4,01.

K vykladu obsahu lithia mizeme doplnit, ze béhem vystupu na vétev Cervenych obri pii
prvnim promichavani dochazi k zfedéni povrchového lithia volnym z vnitinich oblasti, asi na
1/30 ptivodni hustoty. N&kterd pozorovani Cervenych obrl toto nepotvrdila, obsah lithia je
vetsi nez vyplyva z teorie. Existuji superlithiové AGB hvézdy — log N (Li) = 5, hvézda S50.
Pfipomindme primérnou hodnotu obsahu lithia ve vesmiru log N (Li) = 3,1. Tedy hvézdy
musi produkovat lithium ve svych nitrech. Vykladov jevu vychazi z prace Cameron, Fowler
1971: N&které atomy *He ve vngjsich obalkach hvézd mohou byt vpraveny do zon bohatych
na *He. Pfi nariistu teploty na 4.10” K dojde k transformaci na ‘Be. Atom 'Be po zachyceni
elektronu vytvori "Li. K tomu dojde az po preneseni konvekci "Be do oblasti, ve kterych je

reakce 'Li + p — 2 *He dostatetn& pomald, aby nebylo lithium opét zcela rozloZeno.

i
o
5] |/
o
==

6710

Wavelength (A)
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Konkrétni vysledky

Ptikladem spektroskopického studia K respektive M obrt je prace T. Tsuji 2001, ktera se
zabyva analyzou spektra ziskan¢ho infracervenou druzici ISO na vlnové délce vodniho péasu
6,3 um u K obra Aldebarana (a Tau) a né€kolika M obri, spektralnich tfid MO — M3,5.
Ptitomnost vodnich par v atmosférach K obrii a ranych M obrt byla zcela neocekavana a
lisila se od tradi¢niho obrazku atmosfér Cervenych obrt skladajicich se z fotosféry, horké
chromosféry a chladného vétru.

Vyzkum v infracervené Casti spektra byl zacat jiz pted 40 léty. Voda byla zjisténa ve
hvézdach o Cet a R Leo, Woolf et al. 1964. MoZn4 ptitomnost vody v normalnich M obrech p
Gem (M3 IIl) a p Per (M4 II) stejn¢ jako u o Ori (M2 Iab) byla predpokladana na
absorp¢nich pasech 1,4 um a 1,9 um, Wing & Spinrad 1970. Ptivodné bylo pfedpokladéano, ze
voda je pfitomna pouze u chladnych obrti, chladngjSich nez M 6, Johnson & Méndez 1970.
Pozdéji vyvinuté modely fotosfér Cervenych obri ptfedpokladaly existenci vody u M obri

s teplotami niz§imi nez 3 200 K, pfesnéji od Ter ~ 3 250 K pro M6 I11.

.« Cet M1,50a (3869 +161) K
2. P Peg M2,5T— Il (3890 +174) K
3. y Cru M 3,510 3626 K

U téchto hvézd byla zjiSténa pritomnost spektralnich ¢ar vody, nejintenzivnéjsi byly ¢ary u
B Peg. Sloupcova hustota vody (pocet Castic ve valci, jehoz vyska odpovidd vzdalenosti od
sledovaného zdroje) jeu p Peg 2.10®cm 2.

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

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

MoZnym objasnénim mize byt pfitomnost mist s velkymi skvrnami, které mohou
ovlivilovat rozdéleni energie ve spektru, proméennost, aktivitu atd. Dosud vSak nemame
dikazy takovych efektii u normalnich ¢ervenych obra.

Predpoklad planparalelnosti modelli atmosfér, kdy tloustka fotosféry je mnohem mensi nez
polomér hvézdy, neplati predevsim pro hvézdy nad hlavni posloupnosti, tedy pro obry
respektive veleobry. Proto jsou tyto modely nahrazeny sféricko-symetrickymi, kde hustota ve
fotosféte pomalu postupné klesa se zveétSovanim vzdalenosti od stfedu hvézdy. Volime proto

fotosférické vrstvy stejné hustoty, hleddme zéavislost teploty na optické hloubce ve zvoleném

ptipadé.
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Cerveny obr ¢ Draconis, Edasich:
K21, Tee=4 545K, 1,8 Mg, 12,0 Rs, 55 Ls, r = 31 pc,

DISCOVERY OF A SUBSTELLAR COMPANION TO THE K2 IIT GIANT : DRACONIS!
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ABSTRACT

We report precise radial velocity measurements of the K giant » Dra (HD 137759, HR 5744, HIP 75458),
carried out at Lick Observatory, which reveal the presence of a substellar companion orbiting the primary
star. A Keplerian fit to the data yields an orbital period of about 536 days and an eccentricity of 0.70. Assum-
ing a mass of 1.05 M, for . Dra, the mass function implies a minimum companion mass »1, sini of 8.9 M,
making it a planet candidate. The corresponding semimajor axis is 1.3 AU. The nondetection of the orbital
motion by Hipparcos allows us to place an upper limit of 45 Mj on the companion mass, establishing the sub-
stellar nature of the object. We estimate that transits in this system could occur already for inclinations as low
as 8175, as a result of the large diameter of the giant star. The companion to ¢ Dra is the first brown dwarf or
planet found to orbit a giant rather than a main-sequence star.

Subject headings: astrometry — planetary systems — stars: individual (¢« Draconis)
On-line material: color figures

objev exoplanet 2002, b - 11,7 M;, ¢ - 17,0 M;
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TABLE 1
MEASURED RADIAL VELOCITIES FOR ¢ DRA

D — JDma Urad g D — Jngoa Upad T g
(days) (ms 1) (ms (days) (ms™ ) (ms 1)
140854 ........... —-50.7 4.1 535757 . —-243.1 4.4
162754 .......... =19.2 10.1 536.766 ... =215.1 4.3
196.773 . 17.3 5.3 537738 s -2134 4.0
237678 e 56.5 4.6 538721 e =213.6 3.5
385.075 e 174.6 58 553728 e -196.3 4.0
404.082 .......... 204.2 6.3 554.707 ......... —188.0 4.1
445990 .......... 272.6 6.2 555710 .., -192.4 4.0
466,948 ........... 58.6 4.9 561,718 ........... —193.3 5.3
467.843 .......... 47.2 5.1 562.732 .. —199.5 4.3
468.010 ........... 30.8 4.6 563.702 ............ —193.8 4.1
468.871 .o 8.9 4.3 —199.1 3.9
468.996 ........... 0.4 5.7 e —183.7 4.1
469.802 .......... —30.8 4.6 579.706 ............ —-147.0 4.1
469.997 ... —-44.9 5.0 S80.T08 ... —164.5 4.6
470.842 .......... -69.1 4.5 603.727 e =102.7 3.8
470.991 ... -41.9 44 618.638 ... =111.8 5.0
487.729 ... =307.6 4.3 619.632 ... -108.0 5.0
487975 .......... -321.1 4.8 620,624 ......... —-110.4 4.8
499,752 ... —310.7 5.0 621.624 ............ —106.7 4.7
499926 ........... -312.8 4.4 629,608 ........... -101.9 5.1
500.862 .... —300.5 4.4 714.107 ... -1.7 5.8
501.803 ... —295.9 4.4 751.022 ... 40.9 5.4
501.926 .......... -310.9 49 753.079 ..uee.. 28.7 6.5
502779 e -293.6 43 T63.017 e 721 5.9
502910 ........... —299.6 4.7 791.966 ............ 76.0 4.9
503.741 ... =282.9 4.5 816.971 ... 59.1 5.5
503.939 ... =284.6 4.5 817.854 ... 68.6 5.7
534759 . -221.0 4.8 818.931 ............ 66.6 5.5
2 J Do = 2,451, 545.0.
time |[years]
2000 2000.5 2001 2001.5 2002 2002.5
L T e B L I R I
[ ¢t Dra ]
300 4
L | ]
200 [ ' .
N { | ]
r || ]
? 100 [ | . " ‘I
‘E r . L] ]
Sl ol . 3
- [ § ]
< 100 |- . .
E | ]
200 |- || -
; \ :.
-800 [ .
_40p Low 1o R B R R B 1
0 100 200 300 400 500 600 700 800 900 1000

JD-2451545.0 [days]
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Prach kolem ¢ervenych obru pfi prvnim vzestupu na H-R diagramu

Vypracovany modelové propocty fyzikdlnich podminek v prachovych obalkidch kolem
hvézd - Cervenych obri III, vyznacujicich se infraCervenym excesem (pfebytkem zaieni
V infraerveném oboru), piikladem je hvézda 6 And.

K vykladu jsou rozpracovany tii modely.

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

2. Druhou moznosti jsou ptipady emisi z mezihvézdného prachu v blizkosti hvézd, vyvolané
horkymi skvrnami. Protoze 70 % cervenych obrli s infraervenym piebytkem lezi
vrozsahu + 100 pc od galaktické roviny, kde je tento jev pozorovan, piredpoklddame
objasnéni infracervenych prebytkil timto zptisobem.

3. Tfteti model vychazi z toho, Ze usuzovand hmotnost prachu kolem néterych cervenych obrti
je vétsinez 10 2 kg.

Druzice IRAS objevila prach kolem hvézd hlavni posloupnosti, Aumann et al. 1984.
Zuckerman, Kim & Lin 1995 publikovali seznam 92 obru s ¢ervenym piebytkem, vybranych
Z ptivodnich 40 000 objektl. Srovnanim s katalogem Hipparcos byli vybrani Cerveni obii do
150 pc od Slunce.

Z modeli prvni pfedpoklada relativné tenkou slupku prachu kolem hvézdy a stejnou teplotu

zrnek prachu. Vzdalenost hvézdy a prachové slupky je dana vztahem Jura et al. 1995

2,5
d, = O’SOR(TLJ ,kde R a T jsou parametry hvézdy. Piiblizné R ~ 10 ®m, T ~ 4000 K,

r

T, ~ 60 K, d; ~ (1500 — 4 000) au.
Nejpropracovanéjsi je model obihajiciho prachu. Predpokladame sférické castice poloméru
a, obihajici na draze kolem hvézdy, jeji zafivy vykon L a hmotnost M. Podle Artymowicze

1988 podminka rovnovéhy sil gravitacnich a sil vyvolanych tlakem zafeni dava a,, >

3L

——, kde p vyjadiuje hustotu zrnka prachu, p — 10 Sk .m'3, nebot’ predpokladame
162GMcp p vyl y p p g predp

2
H,0. Pro hodnotu vzdalenosti d,, =0,5 R(TLJ , viz Jura et al. 1993. Celkova hmotnost zrnek

r

zr “*min

prachu M, =167sz—|ird2a /3. Pfiblizné hodnoty a,,, =~ (20 —50) um, T,, ~ (60 — 80)

K, d, ~ (100-250)au, M, ~ (10%—10%)kg.
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Ubytek hmoty podél vétve Eervenych obrii ¢ini fadové 0,2 Ms.

Studium chromosfér ¢ervenych obra

Three-dimensional hydrodynamical CO°BOLD model atmospheres
of red giant stars

VI. First chromosphere model of a late-type giant

Sven Wedemeyer', Aranas Kutinskas?, Jonas Klevas?, and Hans-Gtinter Ludwig?
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ABSTRACT

Aims. Although observational data unequivocally point to the presence of chromospheres in red giant stars, no attempts have been
made so far to model them using 3D hydrodynamical model atmospheres. We therefore compute an exploratory 3D hydrodynamical
model atmosphere for a cool red giant in order to study the dynamical and thermodynamic properties of its chromosphere, as well as
the influence of the chromosphere on its observable properties.

Methods. Three-dimensional radiation hydrodynamics simulations are carried out with the CO’BOLD model atmosphere code for a
star with the atmospheric parameters (T.q ~ 4010K, logg = 1.5, [M/H] = 0.0), which are similar to those of the K-type giant star
Aldebaran (o Tau). The computational domain extends from the upper convection zone into the chromosphere (7.4 = log tress =
—12.8) and covers several granules in each horizontal direction. Using this model atmosphere, we compute the emergent continuum
intensity maps at different wavelengths, spectral line profiles of Can K, the Cam infrared triplet line at 854.2 nm, and He, as well as
the spectral energy distribution (SED) of the emergent radiative flux.

Results. The initial model quickly develops a dynamical chromosphere that is characterised by propagating and interacting shock
waves. The peak temperatures in the chromospheric shock fronts reach values of up to 5000 K, although the shock fronts remain quite
narrow. Similar to the Sun, the gas temperature distribution in the upper layers of red giant stars is composed of a cool component
due to adiabatic cooling in the expanding post-shock regions and a hot component due to shock waves. For this red giant model, the
hot component is a rather flat high-temperature tail, which nevertheless affects the resulting average temperatures significantly.
Conclusions. The simulations show that the atmospheres of red giant stars are dynamic and intermittent. Consequently, many ob-
servable properties cannot be reproduced with static 1D models, but require advanced 3D hydrodynamical modelling. Furthermore,
including a chromosphere in the models might produce significant contributions to the emergent UV flux.

Key words. stars: late-type — stars: chromospheres — hydrodynamics — convection — shock waves — radiative transfer

Uloha 4.8 U hvézdy a Cas Schedar KO 111 s efektivni povrehovou teploton 4 500 IS, nachazejici
se ve vzdalenosti 70 pe byla zjisténa hustota zariveho toku Fi,y = 1,65 - 1079W - m~2. Urcete
L., R. M. my,. modul vzdalenosti a Apax.

Reseni: Zarivy vykon urcéime ze vztahu L = Amr’EF,, = 9,67 - 108 W = 251 L. Polo-

mér hvézdy stanovime ze vztahu R = (ﬁ;) . Absolutni bolometrickou hvézdnoun velikost
of
stanovime ze vztahu log L = 0,4 (4,75 — M,,,). odkud M, = —1,24mag. Pozorovanou bolo-

metrickou hvézdnon velikost ziskame z upravené Pogsonovy rovnice my,, = My, +5logr—>5 =
2,99 mag. Modul vzdalenosti je my,, — M, = 4,23 mag. VInova délka hodnoty maximéalni
intenzity zafeni zjisténa z Wienova posunovaciho zakona je Ay — 644nm.

Uloha 4.9 Pro hvézdu nachizejici se ve vzdalenosti r = 10,4 pe byvla zjisténa hustota zafivého
toku F,,; = 1-1078W.m™2 a efektivni povrchovi teplota T = 4800 K. Urcete ihlovy primer
hvézdy a zvazte, zda ho lze soucasnymi interferometrickymi metodami zmétit. Odhadnéte
bolometrickou korekei. jestlize absolutni vizualni hvézdna velikost je My = 1,03 mag. Udaje
odpovidaji hvezde 3 Gem Pollux KO 111

Resend:  Nejprve uréime zafivy vykon hvézdy L = 4nr?E, = 1,5 108W, tedy L =

1/2
39 L. Déle stanovime polomér hvezdy R = (ﬁ;) vvjadieno v jednotkich polomdéru
(3}

Slunce R =9 R, Uhlovy prumér 2a = 2% =3,9-10"%rad. tedy 0,008”. Hodnota je méfitelna
soucasnymi prostiedky. Ze vztahu log L = 0,4(4,75 — M,,,)) nalezneme M, = 0,77 mag,
BC = M, — My = —0,26 mag, coz odpovida tabulkovym hodnotam.
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6. Cerveni veleobii

Tabulka nejzndméjsich Cervenych veleobrt.

Hvézda vizualni h.vel. [ mag] spektralni ttida ~ vzdalenost [ pc ] polomér [ AU |
Betelgeuse 0,50 M 2 lab 132 3,6
Antares 0,96 M 15 Ib 184 4,2
o Her 3,48 M 5 Ib/I1 123 2,0
u Cephei 4,08 M2T1ae 613 57
VV Cephei 4,91 M 21 aep 613 8,8

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

My ... (-6 -9)mag, (10 — 25) Ms, L (10* — 10° ) Ls , stadium hofeni helia, chladné
rozsahlé atmosféry — velké Skalové vysky. Stanoveni poloméru problematické, asymetrie
fotosféry, obtizn¢ definovany polomér, neplati pfedpoklad planparalelni atmosférické
geometrie, modely MARCS, nutna komplexni interpretace molekularnich opacit — TiO,
nejvetsi poloméry, Vv blizkosti horizontalniho vyvoje na H-R diagramu, soucasny vyzkum
fyzikalnich vlastnosti fotometrickymi a Spektroskopickymi metodami v Galaxii a blizkych
galaxiich — VMM, MMM, M 31, M 33. Znalost T, L, Fe/H, polohy na H-R diagramu.
Cerveni veleobfi zasadné dileziti pro studium chemického slozeni Galaxie, cyklus hmoty v ni

a Vv celém vesmiru.
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the largest stars in the Universe! R > 500 Rg,,
Tes: 3500 ... 4500 K

U S 7~ 0.020 logg:-0.5...0.5

[Fe/H]: about solar

!

very low T, log g, and
solar [Fe/H] =2

worst situation for

e .. 1 spectral analysis
4.5 4 3.5
Log T,

Meynet & Maeder (2000)

Pochopeni problematiky ¢ervenych veleobra je stale jest¢ limitovano komplexnosti jejich
atmosfér, hvézdnymi obalkami a jejich vzajemnou souvislosti, tj. dynamikou atmosféry,
chromosférické aktivity a ubytkem hmoty. Na zéklad¢ studia dvaceti galaktickych M veleobrti
byla provadéna analyza rychlostni struktury atmosfér, byly potvrzeny atmosférické pohyby,
pravdépodobné konvektivniho ptivodu s rychlostmi korelujicimi s ubytkem hmoty. Konvekce
hraje klicovou roli v ubytku hmoty veleobrt. V praci E. Josselin, B. Plez, N. Mauron 2003 je
provadéna piedbézna analyza profilti H, v souvislosti s chromosférickou aktivitou.

Obtizna rozlisitelnost mezi ¢ervenymi veleobry M > 10 Ms a hvézdami asymptotické vétve

obru M < 10 Ms.
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Cerveni veleobti (RSG) reprezentuji kliovou fazi vyvoje hvézd s vétsi hmotnosti (10M

<M . <30My), v pribéhu které ztraceji podstatnou ¢ast své hmoty, Castor 1993.

poc =
Pfesna znalost struktury a evoluce ¢ervenych veleobru je tak dtlezita. U ubytku hmoty je
ptekazkou obtiznost pozorovani okolohvézdné obalky a odvozeni jejich parametrii - velikosti

ubytku hmoty, expanzni rychlosti a geometrii obalek.

Prostfednictvim modelt hvézd byl zkouméan vyvoj a pulzace cervenych veleobrt,
s hmotnostmi (15, 20, 25) Ms a Z (0,0005 — 0,02). Vysledky propocitanych zavislosti P — L
vychazejici z modeld, byly porovnavany s observa¢nimi zévislostmi Cervenych veleobrii ve
VMM, M 33 a Galaxii. Dobry soulad s teorii je pro zdkladni méd v VMM a M 33.
Relace P — L u rozdilnych obsahti kovii ukazuje tendenci ubytku zativého vykonu a nartstu
periody se zvétSovanim obsahu kovu.
Samotny vyvoj hvézd ve stadiu Cervenych veleobrt je ovliviiovan mnoha faktory, naptiklad

zvétSovanim hmotnosti jadra a zafivého vykonu, intenzivnim tbytkem hmoty atd.
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Propocitané modely vychazeji zteorie promichdvani Bohm — Vitense pii parametru
promichavani o = 1,0 , pfi pouziti Ledouxova kritéria k ur€ovani hranic konvektivnich zon. Je
predpokladéano, ze hmota konvektivniho jadra je kompletné promichavéna, teplotni gradient je
adiabaticky.

Nalezeni souhlasu mezi polohou cerveného veleobra na H-R diagramu a propocitanymi
vyvojovymi kiivkami na ném. Obtiznost — hluboké molekuldrni pésy, charakterizujici M
veleobry jsou velmi citlivé k teplote, rozsadhlost atmosfér, vyssi rychlost konvektivnich vrstev.
Nova generace modelit MARCS, sféricky symetrické, 10° bodi vybérové opacity.

Graf pro ¢ervené veleobry Galaxie, Z = 0.02.

-11

lag Tefl

V ptipadé vnéjSich galaxii polohy rozdilné, pro M 31, Z = 0.04.

M31 RSGs z=0.040 tracks

L L L L I 1
4.8 4.1 4 ag a8 a7 a8 a5 34
log Tetf

Fig. 2. Comparison of the placement of M31's RSGs with
the z=0.040 tracks of Meynet & Maeder (2005).

VIiv metalicity na polohu na H-R diagramu
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Ptredpovédi vyvoje hvézd — studium metalického jevu, podrobna spektrofotometrie 36 objekth
ve VMM a 37 v MMM. Porovnani s vyzkumem v Galaxii. Pasy TiO pfedurcuji spektralni typ

M a K u ¢ervenych veleobr.

T 3650 K M2 | Galaxie
Ter +(100-150) KM1,5 1 VMM
Te + 500 K K5-MO I MMM

Pésy Tio se stavaji slabSimi pfi nizsi metalicit¢. VMM se ji vyznacuje, proto by M2 Cerveni
veleobii méli byt chladnéjsi nez v nasi Galaxii. Méné Ti, tudiz TiO a proto je nizsi teplota
nezbytnd pro stejné ekvivalentni Sitky.

Nova generace modelti atmosfér MARCS — upiesnéni stanoveni Tes zalozené na bohatych
pasech TiO, nova Skala Tef pro ¢ervené veleobry.

Zkoumani vztahu mezi Lma Cervenych veleobrii a metalicitou — niz$i metalicita — vyssi

zativy vykon.

LD T T I I T T | I T 1 | |
4200 —
4000 - _
x
-+ sm00f- -
3600 L - . —
g — . —
: ?‘H__'\
5 = ]
2400
i l 1 | l | | 1 | |
Ki—1,92-35-M0 MO M1 M15 M2 MZS5 M3 MISMA-4.5 MS
Speciral Type
Fic. 9.— Eftective temperature scales tor Galactic (dlack), LMC (red ), and

SMC ( green) R50s. The error bars reflect the standard deviation of the means
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Figure 1. Effects of metallicity on the evolutionary tracks in the RSG region. The tracks
for z=0.020 (solar) are from Meynet & Maeder (2003), for z=0.004 (SMC-like) are from
Meynet & Maeder (2000), and for z=0.040 (M31-like) are from Meynet & Maeder (2005) and
Meynet, Maeder, Schaller, et al. 1994). Solid curves denote the tracks with no initial rotation,
while the dashed lines correspond to initial rotations of 300 km s~!. The black vertical line
marks a temperature of 4300 K, roughlv that of a KO I at both solar and SMC metallicity
(Papers 1, IT).
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Fii. 10— Comparison of evolutionary tracks at differing metallicities. We
show the evolutionary tracks from Mevnet & Maeder (2003, 20005 ) for the Milky
Way (black, = = 0.02), Schaerer et al. (1993) for the LMC (red, = = 0.008), and
Charbonnel et al. (1993) and Maeder & Mevnet (2001 ) for the SMC ( green,
z = (L.004). Sold curves indicate no rotation, and dashed curves represent initial
rotation velocities of 300 km s~

Ubytek hmoty u &ervenych veleobri

Ubytek hmot je u hvézd s velkou hmotnosti znaény, dosahuje desitek procent ptivodni
pocatecni hmotnosti. Pfeddvand hmota do mezihvézdného prostoru umoziuje recyklaci
hmoty, je zakladni prvkem cyklu vyvoje hmoty v Galaxii, galaxiich.

Na zéklad¢ studia infracerveného zateni u 15 RSG proménnych hvézd v VMM byl odvozen

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

1997) log dd—l\t/l =1,32logT —8,17, kde T je ve dnech. Salasnich kombinaci s ostatnimi vztahy

odvodil M, =—2,38logT —1,46 a log dd—l\f =-817 +0,554.(2,5log LL -6,18).
S
Ze spektroskopického pohledu Sitku spektralnich ¢ar u cervenych veleobrii urcuje
predevsim mikroturbulence (~10 km.s™). Uréené hodnoty Tef jsou systematicky niZ$i neZ

predpokladaji modely atmosfér.
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Tempo ubytku hmoty je zavislé na zafivém vykonu, produkce piedvesim v mladych
galaxiich VMM, MMM, zde jeste nestacily vzniknout AGB hvézdy.
Vyzkum prachu pfedevSim v infra¢erveném oboru, okolohvézdna mracna, kondenzace zrn

Vv prib¢hu vyvoje hvézd. Prebytek toku zateni v blizké ultrafialové oblasti, viz obr. .

KY Cyg, M3—4 | 3

—— NUV excess

Leg(F) [erg

1)
||-* TG" = 3500 K
Abd, = 4.9 mag ]
MUV = 2.3 mag
T T P PP T BTN PR TETIN I
4000 3000 5000 _'.-'CIDS B000 5000
Wavelength [(4)

considerable amoum e fue in the NUV os (rlp:\!‘d to the nxlclcruxl MARCE model. We can ol
fernble amount =x reddening present in the direction of KY Cyg, with o difference of 4.9 mag as
1 association, Cyg OB1

compared to fs hos

Resené problémy:

Jak se méni rychlost ubytku hmoty s metalicitou?

Odrazeji nizké hodnoty metalicity vyvojovych kiivek dostatecné presné fyzikalni
vlastnostnistiu ¢ervenych veleobri?

Jaké rizné mechanismy fidi ibytek hmoty cervenych veleobri?

Co vyplyva ze zdkona z¢ervenani pfi produkci prachu u €ervenych veleobri?

Cerveni veleobii jako progenitofi supernov II.
Nutné detailni studium cervenych veleobrii na riznych vinovych délkach, véetn€¢ UV a IR.

Zajimavi Cerveni veleobii

prachem zahalené objekty, asymetrické mlhoviny, jasné zdroje IR zareni, OH, SiO, H;0
maserove emise, zafivy vykon zavisly na ibytku hmoty

VY Canis Majoris , VY CMa — Galaxie
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spektrofotometrie, Tef = 365025 K, M3 -M51, My =—7mag, R~ 600 Rs, M~ 17 +
8 Ms,

velky zativy vykon, 2,7.10° Ls, velka prachové reflexni mlhovina, tepelnd emise prachu, jeji
zativy vykon Skrat vétsi nez hvézdy samotné, znacny ubytek hmoty,

prochdzi prochazi podobnym procesem jako Betelgeuse pfed rokem, odahazuje latku, ta

blokuje ¢ast jejiho zareni

VY Canis

Majoris

WOH G 64 - VMM
hvézda s tlustym opaskem, ¢inicim (1/10 — 1/3) pocate¢ni hmotnosti,

Ter =3400£25 K, Mpoi =—9,4 mag, R= 1500 Rg
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A Thick Belt around a Massive Star in another Galaxy

ESO Press Photo 15/08 (27 May 2008)
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Figure 4: Plocing VY CMa pnd WOH G684 on the H-R dingrnm, ndapted from Mossey et ol. [230068) and Levesque ot al
(200fn). Figure 4n (loft): Peoaition of VY CMn on the Milky Wy H-R disgram a= detormi by sovornl recont studies: Le
Sxdaner & Le Bertre [199§; hexnagon), Smith of al (2001; pentagen), Monnier et al (19799; twrinngle], Mossey ot ol. [20065;
cirele], nnd Chei ot al (3008; squara). For epmparison, the sumple of Galactic RSGs from Levesguo ot ol. (2005) are shown
s cromses.  The evalutionory tmcos are token from Meynet & Maeder (2003). Figure db [mght): Position of WOH GG64 on
the LAMC H-R dingram as determined by rocent studics: van Loon ot ol (305, pentagon), Ohnnkn ot ol (2008; squara), and
Levesgue at ol. [3H8a; circle). For comparison, the sample LMOC R50s fom Levesque ot al. [ 3HE) are shown ns crosses. The
ovalutionary tracks are taken from Moynet & Mooder [23005) and includs both noo-rototing trocks [solid i), and trockos: that
nssume an initial rotation velocity of 30 km s~" (dashed lines).
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prekvapivé emisni ¢ary ve spektru, [O 1] - 630,0 nm [N 1] - 654,9 nm, [S II] - 673,1 nm
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Figure & The changing spectrum of HV 11423, adapted from Massey et al. 2007h. The 3HM spectrum of HV 11423 (light
groy ) is shown to haoe & cool T,p of only 4300 K and & spectral type of Kbl I By compaorison the 2008 spectrum [dark gray)
has o much cooler T of 35 K, corresponding to o spectral type of M4 [, and shows o drastically differemt spectrum, with
strang Til} band. No adjustments in fux have boen made for these observations, showing that HV 11423 was signafleantly
brighter in 3. The strong fenture ot TE00A is the telluric A band.

123



Vyzkum chromosfér — Antares, Betelgeuse, ALMA — 0,7 mm, VLA — 10 cm,
Prebytek  infracerveného zafeni 70 um  —  okolohvézdny disk  prachu
ALMA and VLA reveal the lukewarm chromospheres of the nearby
red supergiants Antares and Betelgeuse
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ABSTRACT

We first present spatially resolved ALMA and VLA continuum observations of the early-M red supergiant Antares to search for
the presence of a chromosphere at radio wavelengths. We resolve the free-free emission of the Antares atmosphere at 11 unique
wavelengths between 0.7 mm (ALMA band 8) and 10cm (VLA S band). The projected angular diameter is found to continually
increase with increasing wavelength, from a low of 50.7 mas at 0.7 mm up to a diameter of 431 mas at 10cm, which corresponds
to 1.35 and 11.6 times the photospheric angular diameter, respectively. All four ALMA measurements show that the shape of the
atmosphere is elongated, with a flattening of 15% at a similar position angle. The disk-averaged gas temperature of the atmosphere
initially rises from a value of 2700K at 1.35R, (ie., 0.35 R, above the photosphere) to a peak value of 3800K at ~2.5R,, after
which it then more gradually decreases to 1650K at 11.6 R,. The rise in gas temperature between 1.35 R, and ~2.5R, is evidence
for a chromospheric temperature rise above the photosphere of a red supergiant. We detect a clear change in the spectral index across
the sampled wavelength range, with the flux density §, o< v"* between 0.7 mm and 1.4 cm, which we associate with chromosphere-
dominated emission, while the flux density S, o v'# between 4.3 cm and 10cm, which we associate with wind-dominated emission.
We show that the Antares MOLsphere is transparent at our observed wavelengths, and the lukewarm chromosphere that we detect
is therefore real and not just an average of the cool MOLsphere and hot ultraviolet emitting gas. We then perform nonlocal thermal
equilibrium modeling of the far-ultraviolet radiation field of another early-M red supergiant, Betelgeuse, and find that an additional
hot (i.e., =7000 K) chromospheric photoionization component with a much smaller filling factor must also exist throughout the
chromospheres of these stars.

Key words. stars: atmospheres — stars: chromospheres — stars: imaging — stars: massive — radio continuum: stars —
submillimeter: stars

fotosféra — kruznice, asymetrie — vliv konvektivnich sil na atmosféru

7mm Radio Image of
Betelgeuse's Atmosphere
R

100 g

& 50
=
[o}
I3}
A
9] 0
o
&
=
=

-50 4

Jupiter's orbit

-100  -50 0 50 100

Milliarcsecond

Courtesy of J. Lim, € Carilli, 8. M. White,
A. I. Beasley, & R. . Marson

124



Jan 2019 Dec 2019

zmeéna jasnosti Betelgeuse

asymetrické pulsace s odpovidajicimi spektralnimi ¢arami
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