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Pro¢ se zabyvame astrofyzikou chladnych hvézd? Vyznamna je jejich pocetnost, naptiklad
z nejblizsich ¢trnacti hvézd nasemu Slunci, vyjma dvojhvézdy Sirius o CMa A Al VaB

DA,a Cen A G2 V a a CMi, jsou vSechny ostatni chladné hvézdy pozdnich spektralnich tfid

(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 15,45 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 (a CMa A) 2,64 - 1,44 1,45 AlV

Sirius B (o CMa B) 2,64 8,3 11,2 DA

G1729 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 M4,5V

61 Cyg A 3,48 5,20 7,49 K5 Ve

a CMi 3,50 0,40 2,68 FSIV-V

61 CygB 3,50 6,05 8,33 K7 Ve

1.1. Hvézdy spektralni tfidy K

K pocetné skupiné hvézd spektralni tiidy K patii vyrazné jasné hvézdy na obloze K obfi,
napiiklad Aldebaran a Tau K5 III , Arcturus a Boo K1 III, Dubhe a UMa KO III, Kochab
B Umi K4 III, znamé dvojhvézda 61 Cygni K5 V a K 7 V, u které Bessel r. 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 obrtl 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 viz obr. nize chybi, objevuje se u obri

(uprostied) a nasledn¢ jiz neni pozorovatelny u veleobri.

Rozdilnosti povrchovych teplot hvézd lze demonstrovat na zavislosti relativni intenzity

absorpCnich ¢ar ve spektrech hvézd hlavni posloupnosti.

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

Ve spektrech chladnych hvézd jsou piitomny u absorp¢nich ¢ar H A = 396,85 nm a K A =

393,37 nm Ca Il rovnéz emisni ¢ary.
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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 (hottom), begins to appear in that of a giant (middle),rmd 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-
caleium line at 4227 angstroms does not weaken toward higher luminosity as it does in M and cooler K stars. From An Atlas of Bepreson-
tative Stellar Spectra by Yasumasa Yamashita, Kyoji Nariai, and Yuji Nerimoto, Wiley & Sons, New York. ]

Vroce 1956 O. C. Wilson a V. Bappu objevili vztah dnes po nich nazyvany, ktery
charakterizuje empirickou linearni zavislost mezi absolutni hvézdnou velikosti a
logaritmickou Sitkou chromosférickych emisi cary K Ca II A =393.37 nm ptedevsim u hvézd
s chromosférickou aktivitou. Jde o linearni vztah mezi absolutni hvézdnou velikosti (hvézd
pozdnich spektralnich tfid) a polositkou emisni ¢ary.

Statisticka  korelace vyjadfena obecné pomoci linearni regrese méa podobu
M, =(a+dca)logW +(b+b), kde Wy je §iika jadra emisni ¢ary v A (km.s™), Sa, Sb
jsou disperze a a b. Astrofyzikalni interpretace jevu - emisni Cara je nasycend, existuje
prerozdélovani fotonl v chromosféie u Ca II, predpokladame hydrostatickou rovnovéhu ve

spodni ¢asti chromosfeéry.



H AND K EMISSION IN LATE—TYPE STARS: DEPENDENCE OF LINE
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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. Nearly all stars of type GO or later in the list of MK standards {Johnson and Morgan
1953) have been inciudui 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 ahsorption lines. .

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 suitahle lines to within +0 5 mag.

It is found that, for displacements within + 6km /sec, neﬁivc values are more ent than positive
for the emission components of H and K. On the other hand, between -+4 and —4 km /sec, positive values
are more common for the ahsorption components. The naive interpretation is that the emitting layer is
rising and that the ahsmm 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-type giants and supergiants the negative displacements of the absorption components are not
mmﬁ with absolute magnitude.

ﬂu
oo 4[]l

-

flux normalized at 3950 A

S ( |
LT \@N E

wavelength  [A]




0.30F
0.25

0.20

Relative Intensity

=
b,
()]

0.10-11I1|||§I|||§-J-||.I

3933.0 39335 3934.0
Wavelength

3934.5

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 o 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 o 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 1 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, ¥V 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. M, and log W show a very tight correlation, with a Pearson’s correlation
coefficient of 0.98, and the standard deviation is 0.66.
Sitka emisni ¢ary je v korelaci s absolutni hvézdnou velikosti, zavislost W — My umoZiluje

indikaci zafivého vykonu, tedy vzdalenosti, paralaxy.
Pro hvézdy — 0,35 < [ Fe/H] < 0,35 plati vztah
log W=-0,232log g+ 1,78 log Ter - 4,15.

2. Hvézdy spektralni ttidy M

Nejjasnéjsi z chladnych &ervenych hvézd se vyznacuji az 5.10 “krat vétSim zafivym

vykonem nez hvézdy téze spektralni tfidy s nejnizsi jasnosti. K takovym hvézdam patii
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veleobr Betelgeuse M 2 Iab ¢i veleobr Antares M1 Ib, velikost jejichz polomért je
srovnatelnd s polomérem drahy Jupiteru kolem Slunce. Jednim z nejvétsich zafivych vykoni
se vyznacuje veleobr p Cephei M2 la, s absolutni bolometrickou hvézdnou velikosti 10 mag.
Déle do skupiny chladnych hvézd patii Cerveni trpaslici spektralni tiidy M, které pouhym
okem pozorovat nelze, ale jejich pocetnost v Galaxii je vyrazna.
Spektra chladnych hvézd jsou komplexni, obsahuji velky pocet molekularnich i atomarnich

car. Napftiklad spektra Betelgeuse M2 Iab a znamé dlouhoperiodické proménné

Omicron Ceti - Mira M 7 Ille, jejiz polomér je srovnatelny s polomérem drahy Marsu,
obsahuji tisice absorpcnich ¢ar. Mira je dlouhoperiodickou proménnou s periodou =~ 332 dne,
zmeéna 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), periodu urcil roku 1667 Ismaél Boulliau (1605-1694), Astronomica
Philolaica r. 1645. Hvézda ma charakteristiky T,r =~ (2900 —3200)K, R =~ (330 —
400)Rs ,M ~ 1,2 Mg ,r =130 pc .

Mira, hvézda AGB, patii k sledované skupiné hvézd dlouhoperiodickych proménnych typu
Mira, spektralnich tiid K a M, nejcast&ji spektralnich tiid M1 - M6, zafivych vykond ~ 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 ptiblizn¢€ v intervalu
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(100 - 700) dnii, charakteristickd perioda je zhruba 300 dni. Periody jsou v korelaci se
spektralni tfidou, chladnéjsi a vétsi hvézdy se vyznacuji delSimi periodami pulsaci.

Zativé vykony mirid s klesajici teplotou naristaji, miridy spektralni tiidy M8 se vyznacuji
6krat veétsi jasnosti nez M1. Z toho vyplyva, ze chladnéjsi hvézdy s vétSimi zativymi vykony
musi mit vétsi poloméry, u M1 = 100 Rs zatimco u M8 piiblizné¢ ~ 500 Rs.

Ne vSechny hvézdy - obfi spektralni tfidy M jsou miridy, napt. B And MO III je normélnim
cervenym obrem, bez zmény vnitini struktury hvézdy nezbytné pro vznik pulsaci.

Primarnim znakem obrii je proménnost, sekundarnim je ztrata hmoty, coz prokazuji spektra
z optické oblasti spektra. Jest¢ lepsim dikazem tohoto jevu je pozorovani v infraCervené a
radiové oblasti. V obalkach kolem hvézd se nachazeji prachové castice silikati a uhlika.
Ptikladem jsou OH/IR hvézdy, pojmenované podle silné emise v Carach hydroxylu OH, A =
18 cm, vyzafovani v infracervené oblasti. U uhlikovych hvézd, které jsou bohaté na molekuly,
muizeme identifikovat na 20 riiznych typt molekul, i komplikovanych, jako CH3CN. Rychlost
ubytku hmoty a formovani obalek, ve kterych se takové molekuly vytvaieji, mize dosdhnout
az 10 ° M s /rok.

V uvedenych chladnych hvézdach s velkymi poloméry vznikaji v jejich nitrech rtizné prvky,
dochazi tak ke zménam chemického slozeni. V mnoha z nich probiha tzv. ,,promichavani®,
obohacovani povrchovych vrstev prvky vznikajicimi pfi termonukledrnich reakcich v nitru.
Uhlikové hvézdy jsou Cistym produktem téchto procesi, prvky jsou vytvareny pti hoteni helia
v nitrech hvézd.

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

Spektralni tfidy L, T, Y patfi pfedev§im hnédym trpaslikiim. Jde o hvézdy s extrémné
malymi poloméry, s velmi nizkymi teplotami, u tiidy Y ~600 K, zafivym vykonem 107 Ls

zname jich jiZ desetitisice.

3. Hvézdy do ptichodu na hlavni posloupnost

Objasnéni zédkladnich vlastnosti hvézd vyzaduje pochopeni zplisobu jejich vzniku. Teprve
v poslednich desetiletich zasluhou vypocti teoretickych modelt gravitatné kolabujicich
mracen a moznostem pozorovani vedle optické i1 v infracervené, mikrovinné a radiové oblasti

spektra byly pochopeny kvantitativni znaky procesu vzniku a formovani hvézd.
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Mracno mezihvézdného plynu a prachu je gravitaéné véazanou soustavou, celkova
mechanickd energie £ vSech c¢astic tvoficich mracno je zapornd. Gravitacni potencidlni
energie E, je v absolutni hodnoté vEtSi nez kineticka energie Ej jejich tepelného pohybu.
SmrStovani vede k zahfivani mracna, E,, se stava jeSt¢ vice zaporn&jsi, narlstajici E}, pohybu
castic zase kladna. Plati E = Ey + E, ,E < 0.Smrsfovani B 1,E, .5 = —L.

3 GM?

Odvozeni podminky vzniku hvézd pfi izotermickém smrs$tovani E, = - , Ex =
p 5 R
3 . It 1 , 3 GM?
> NkT. Plati zjednoduSena virialova véta (Ey) = — > (Ep) , po dosazeni 3NKT = — i

1 3
” M oy , 3M \2 SkT\z [ 3 ..
pii N = —, obdrzime Jeansovu délku a hmotnost, R; = (—)2 , M; = (—)Z (—) . Pii
u 4Tp Gu 4mp

gravitaénim smr¥tovani musi platit M > M 7.

2
Virialova véta % (%) = 2 (Ey) + (Ep), R. Clausis r. 1870. Druhou derivaci ¢asové zmény

momentu setrvacnosti soustavy castic pii periodickém pohybu ¢astic v omezené oblasti

prostoru Ize zanedbavat. Ze statistické termodynamiky plati 3 (y — 1) (Ey) + (E,) , pfiy =
g za piedpokladu gravitatniho pisobeni plati jednoduchy tvar (Ej) = — % (Ep). Pro
celkovou energii plati (E) = % (E,) = —(Ey) . S. Chandrasekhar, E. Fermi r. 1953 doplnili

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

Prvni faze vzniku hvézd probihd volnym padem castic na stfed 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 rok.
Nasleduje faze tzv. pomalejSiho smr§tovani kvazistacionarniho smrStovani, kdy dochazi
k zahtivani zejména centralnich ¢asti protohvézd, které se pozvolna méni na hvézdy.

Charakteristicky cas, tzv. Kelvinova-Helmholtzova ¢asova Skdla, je doba dand pomérem

o R v 1 (v g , a . M?
vyzafené energie béhem kolapsu a stfedniho zafivého vykonu Slunce, txy = > G =

2
2,6.107 IZIT, kde hmotnost, zafivy vykon a polomér jsou vyjadieny v adekvatnich jednotkach

r AE o
Slunce. Plati 7y ~ == 107 rokd.
S

Etapa pied ptichodem hvézd na hlavni posloupnost je vyvojovym stadiem, ve kterém se
rychlé smr$t'ovani jadra jiz zastavilo, hlavni ¢ast energie se uvoliiuje v jadie. Centralni teplota
je vSak jesté nedostatecna pro rozvinuti klasickych termonuklearnich reakei pp fetézce, CNO

cyklu. Podle praci Hayashiho r. 1961 ptfedpoklddame, Ze prenos energie v tomto stadiu
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protohvézdy se uskuteciiuje konvekcei. Obraz hvézdy pied ptichodem na hlavni posloupnost se

pfesouva na H - R diagramu podél Hayashiho hranice, pficemz plati vztah

7 1
T, = M 3'L°? kde Ty je teplota smritujici se protohvézdy. Zavisi slab& na hmotnosti a

e
témeét nezdvisi na zafivém vykonu, je pfiblizné¢ rovna 2 000 K. Pfi tom vznikd jadro
nachazejici se ve stavu zafivé rovnovahy. V konecném dusledku smrstovani objektu nartsta
centralni teplota, az je dostateCna pro zapaleni termonukledrnich reakci. Pfredpokladame, ze
protohvézdy nachézejici se ve stadiu konvektivniho smr$tovani pozorujeme jako hvézdy T

Tauri.

GMhM

Zativy vykon akrecujici protohvézdy je L = & — E<1,pii & =0,1 horka akrece,
h

&~ 0,001 studena akrece.
Gravitacni kontrakce vede k uvolilovani energie, podle viridlové véty je jedna jeji polovina

vyuzita na zvyseni vnitini energie, druhd ja vyzafena.

dGM2
2
L:l—R= _1eM d—R, piiL>0 = dar < 0 = kontrakce hvézdy. Plati
2 dt 2 R®> dt dt

Stefaniiv-Boltzmanntv zdkon L = 47ZR2(7T;-. Odtud nalezneme zménu zafivého vykonu

ar,,
vzhledem k poloméru dr _ ;—L d;{ +%. Pii konvektivni rovnovaze plati polytropni
.

zavislost P = K p?, kontrakce je homologicka, pro hvézdy plati podobna stavebni struktura,

v stejnorodych dilech hvézdného poloméru pro hustoty a tlaky:

. _M M . _ M} M3
pl'pZ_R% : R% vpl‘pZ_Ralt : Rg-

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

kontrakci ptredpoklddame, Ze efektivni teplota bude piiblizné konstantni, proto v rovnici

dT,
d;; —> 0, hvézda se pohybuje vertikaln& dolti na H-R diagramu, zafivy vykon L ~ R?. Pro
dT. dT dinL
Hayashiho vyvojové sto lati g -9 09, ——==2. Vpiipadé¢ polytropni
y yvoj Py P IR L IR prip polytrop
‘ dnR _

. . , 3 1 oy y .
zavislosti n == plati vztah M *R = konst., 3 Proto muzeme piedchozi

In M
dL 2L dR 4L dT,

rovnice upravit —— =———+————. Provedeme analyzu rhznych vertikalnich
dM R dM T, dM
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Te.‘f 1

Hayayshiho vyvojovych stop. Upravou vztahti obdrzime =< tedy existuje velmi

slaba zavislost efektivni povrchové teploty na hmotnosti.

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

Plati 7 = % , adiabaticky gradient Z—T =— 'l; ]\24 . Teplotni gradient pii pfenosu zaieni je
r
M
Kl ——
3
ar __ 3p L(:)z ~ R3 ~— KLZ 5. Pfi vysSich hmotnostech hvézd nastupuje
dr 167macT”r (MJ R2 M R
R

fenos enegie zafenim, v tzv. Henyeyvho vyvojové stopé %——EGM2 —3 d—R 2 +d2R
P g , v 12v. Henyeyo vyvel P " 2R | R ) Tar

, kde a vyjadfuje stupeil koncentrace ke stfedu v modelu. Odtud upravami obdrzime

dinT dinL 12
din L _ 3 a7y _ 3 =—. Vztahy vyjadfuji pfesun obrazu hvézd

3

dinR dmR 4 dhT,
k levé casti H-R diagramu.

Hayashiho stopy: In L = A In Ter+ B In M + konst.
Pii 4 ~ 100 jsou velmi strmé k zavislosti L = f (T , pii B zdporném smétuji pii vysSich
hmotnostech k vysSim teplotdm, viz obr. .

Na vyvoj protohvézd, jejichZ poloméry jsou stale jesté velké, aplikoval Larson 1969 tzv.

dynamické modely vypocti. V nich klasickd rovnice hydrostatické rovnovahy byla

2
zobecnéna a rozSifena dodanim urychlujiciho ¢lenu p% = pfl ; v Eulerové rovnici
t t
2
P M . SR , . “r s
Y2, c;; ; = —Z’— — pG —-. AZ teprve po dosaZeni hvézdou hlavni posloupnosti pouzivame
t r r

,.klasickou‘ hydrostatickou rovnovahu.

L N
hlavni posloupnost Hayashiho
T stopa
pienos
konvekci

pfenos zarenim

Slunce

Te
Hayasiho stopa prahvézdy v HR-diagramu.
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Protohvézdy jsou obklopeny opticky tlustymi prachovymi obalkami, nejsou pozorovatelné

ptimo. Odvozované hodnoty polomérii a zativého vykonu jsou spiSe teoretické, priblizné.

The optically thick envelope

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

outer envelope

dust
photosphere

dust envelops

opacity gap

Dust is destroyed at

1500 K. dust

— destruction
front

IR radiation mainly
coming from the dust

™~ radiative
photosphere (T5~1)

protostar ~ Precursor

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

What iz the location of
that photosphere?

uvedené procesy urcuje teplotu. Infraervené zareni vychéazi hlavné z prachu ve fotosfére,

g = 1.

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

“

“Birthline”

oo
I

+
I

o
I

Luminosity log (L,/Lg)

p—

|
d

d O} | [ ' _ |

4.4 4.2 4 3.8 3.6 3.4 3.2
Temperature log (T,,) (K)
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/ Fully

Radiative

Rad. Core +
Conv. Env.

—

log(L/L.)

N

| Fully
L Convective
Ol' i i 1 i i | M | i PE. T —
4.2 4.0 1.8

Radiové emise radikalu OH umoziuji sledovat okoli hvézd T Tauri. V zarodecném
prachoplynném mraé¢nu existuji malé (1 - 10) au hust&jsi oblasti, s poStem ¢astic n >10'>m=
a teplotou = 40 K, v kterych je udrZzovéano inverzni obsazeni hladin infraervenym zarenim
centralni protohvézdy. Spontanni emisi prechazeji molekuly na metastabilni hladinu, ktera
umoznuje vznik stimulované emise. V piipadé OH muze 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 plisobici inverzni obsazeni
nékteré dvojice energetickych hladin molekul a aby bylo molekularni mraéno opticky
(radiove) tlusté. Stimulovana emise prevladne nad absorpci a slaby tok zareni o frekvenci

blizké zakladni pfi priichodu molekularnim mracnem zesili.

2.1. FU Or1 1937

Jako typicky vzor fuoridi uvedeme objekt FU Ori 1937, u kterého béhem méné nez 200 dnti
doslo k zjasnéni, zména jasnosti od hvézdné velikosti 16 mag do 10 mag, v poslednich

Ctyficeti rocich klesla jasnost o 1,5 mag. Hvézda se nachazi v oblasti H II, temnych mlhovin,

zvySenim jasnosti, §lo o slabou nepravidelnou proménnou hvézdu. Soudoby teoreticky vyklad
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charakterizuje objekt jako mladou hvézdu ve stadiu hydrodynamického vyvoje, ktera je

obklopena prachoplynnou

i
10,0 .
72,0}
B FU Ori
14,0
16,0}
1 1 : [l ] [ I I 1
935,80 7945,0 1955, 0 1965, 0 1975, 0
T,208

obalkou, z niz Cerpa hmotu. Posléze tlak zafeni obal odfoukne a hvézda zvysi povrchovou
teplotu, rozzafi se v optickém oboru, piedtim byla silnym zdrojem infracerveného zafeni.

Polomér hvézdy je odhadovan na (20 - 25) Rs.

Jev spojeny s hvézdou neni ndhlym odfouknutim cirkumstelarni (okolohvézdné) obalky,
spiSe nahlou prestavbou fotosféry a ziejmé také nitra hvézdy, o cemz svéd¢i proménnost jeji
hmotnosti. Ve svych disledcich to vede k velkému néristu zativého vykonu.

FU Orionis stars

+ spectral type F-G (6000-7000 K) o Pt —

« periodic optical outbursts of
several magnitudes

+ rising fimescale ~1 yr

+ decline timescale ~50-100 yr

=> episodes of increased mass ’ ;
accretion (dM/dt ~ 104 Mg/yr), wt
possibly related to dynamical
instabilities

18



Objekty tohoto typu nazyvame fuory, jde o fidce se vyskytujici nestacionarni hvézdy,
nachazejici se vraném stadia vyvoje. Jednd se o chronologicky nejmlads$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 fuorti jsou hvézdy spektralnich tfid F - K, jako naptiklad Z CMa, V 1025
Tau, SU And, u jejichz ¢ary Hy pozorujeme typicky P Cygni profil ve spektrech, ktery
indikuje ptitomnost expandujici obalky plynu o nizké hustoté¢ kolem hvézdy (vyskytuji se
rovnéz ,,zakézané ¢ary*. Historicky prvni interpretace obdobnych ¢ar - Bowen r. 1927, O III,
A= 495,9 nm, A = 500,7 nm. Hvézdy déle charakterizuje pomérné rychla rotace a pfitomnost

ve spektru absorpéni Cary Li [ 670,8 nm.

| L L I B R B R L Expanding
— «— Emission from edges m shell
of shell perpendicular g

to line of sight (C)

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

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

Intensity

Continuum

Absorption due to

approaching near
- side of shell (A)

I 1 I 1 I 1 [ 1 1 I 1 I 1 1 I 1 I 1 ‘

Blueshift X Redshift
A—> Y
(a) (b)

A...absorpce bliz$i strany obalky, B ...emise z ¢elni strany obalky, C...emise okrajové strany

obalky, D... emise z ustupujici, vzdalujici se obalky.
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2.2. Hvézdy T Tauri
Historicky vyvoj nazoru

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 nachézi

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

obdobnych hvézd.

Na obr. napravo od hvézdy T Tauri lezi mlhovina, odraZejici zéateni, jeji jasnost se méni
s jasnosti hvézdy.

Dalsi pfinos pro studium téchto hvézd piinesl zndmy americky astrofyzik G. H. Herbig,
ktery proanalyzoval udaje o hvézdach T Tauri a v roce 1962 publikoval prvni souhrnny
katalog téchto hvézd s uvedenim charakteristik. Upfesnil kritéria, na zakladé kterych jsou
hvézdy zatfazovany do této skupiny.

1. spektralni tfida G, K, M.
2. ptitomnost ve spektru emisnich ¢ar Balmerovy série vodiku, nejintenzivnéjsi je ¢ara Hg,
A =656,3 nm, dale cary vapniku Ca I, KA =393,4 nm a H A =396,8 nm,
3. zakazané emisni ¢ary S II A =406,8 nm, A =407,6 nm, O I A = 630,0 nm, vznikajici pii
velmi nizkych hustotach, silnd absorpcni ¢ara Li A = 670,8 nm,
4. existence intenzivnich emisnich ¢ar neutralniho Zzeleza Fe I A = 406,3 nm a Fe I A =
413,2 nm je specifickou zvlastnosti daného typu hvézd.

Skupina T Tauri hvézd v Plejadach, viz obr. Porovnani spekter hvézd T Tauri a HP.
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Pivodni kritéria byla spektroskopicka, ptestoze vétSina jasnych hvézd T Tauri méni svoji
jasnost, a proto byly diive zatfazovany do zvlastni skupiny proménnych hvézd s rychlymi a
nepravidelnymi zmeénami jasnosti., tzv. skupina orionovych proménnych. Nejblizsi
pozorovanou takovou skupinou jsou hvézdy v souhvézdi Orionu.

V roce 1947 arménsky astrofyzik V. A. Ambarcumjan ukazal, Ze existuji skupiny mladych
hvézd, tzv. asociace, piesn&ji hvézdy T Tauri tvoii tzv. T — asociace, s nepravidelnymi
eruptivnimi hvézdami, s ndhlymi zménami jasnosti az n€kolik magnitud, sp. typy F — M,
znamo tadoveé nékolik tisic, celkovy pocet asociaci je odhadovdn na az miliony... Jde o
hvézdy ve stadiu pred pfichodem na hlavni posloupnost.

Nejjasnéjsi T Tauri hvézdy se nachdzeji 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. Nejjasné€jsi objekty se vyznacuji V' ~ 8 mag, pro typické T Tauri
hvézdy V' = 10 mag.
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V druhém vydani katalogu z roku 1972, bylo 66 % hvézd spektralni tfidy K, zhruba 30 %
spektralni ttidy M ( Ter = 3 500 K) a pouze 4 % pattily ke spektralni tfidé G (Ter = 6 000 K).

Odhadovany pocet hvézd T Tauri vnadi Galaxii je asi 10°, primérna ztrata hmoty
jednotlivé hvézdy je 10 Ms za rok, tedy v celé Galaxii je celkova ztrata 1072 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 ], Slunce log g = 4,4, jsou mirng
mensi nez u hvézd hlavni posloupnosti. Typické spektralni tfidy hvézd jsou od G do M.
Rotacni rychlosti jsou velké, obézné periody do 10 dnd.

V dalsich letech nésledoval podrobny spektroskopickym prizkum téchto hvézd, ktery
prinesl nové kvalitativni i kvantitativni idaje. Pfedev§im byla zjiSténa velmi intenzivni
absorp¢ni rezonanéni ¢ara Li I A = 670,8 nm, kterd dosvédcuje vysoky obsah tohoto prvku,
ktery rychle vyhoti ve hvézdiach po pifichodu na hlavni posloupnost po zapaleni
termonuklearnich reakci syntézy vodik — helium. Obsah lithia ve hvézdach klesa se starim,
v centralnich oblastech, kam je zanaSeno konvektivnimi proudy, shofi pfi teplotach nad
2,5. 10 °K.

Pii teploté zhruba = 10 ¢ K deuterium vzniklé pfi Big Bangu hofi v reakci 2H + 1H —

3He + y + 5,5 MeV. Pozdé&ji pii teploté v jadru hvézdy asi 2,5.10° K prob&hne hoteni lithia
vreakci 3Li+ 1H — 2%He. Rozvedeno probéhnou reakce $Li + 1H — ’Be, nestabilni,
proto 3Be+ e~ — %Li , iLi+ 1H — %Benestabilni, proto §Be — 2 3He + energie,
uvolnéna energie Cinila 18 MeV .

Na zéklad¢ studia vysoce disperzni spektroskopie byla provedena jemnéjsi klasifikace
hvézd T Tauri. Pfi ekvivalentni Sifce EW ¢ary Ho > 1 nm hovoiime o klasickych T Tauri
hvézdach (CTTS) napt. XZ Tauri, zatimco pii ekvivalentnich Sitkach mensich nez 1 nm jde o
tzv. ¢arové slabé T Tauri hvézdy (WTTS), naptiklad V830 Tau s EW 0,3 nm.

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

20 nm, coZ odpovida rychlostem n&kolik stovek km.s !

. Proto v blizkosti centralni hvézdy se
musi nachéazet velké objemy plynt. V ¢afe H, mize hvézda vyzatovat az nékolik procent
svého celkového zativého vykonu!

U jednotlivych hvézd tok zareni v cafe H, se mize ménit s Casem, Cary s ruznymi
excitaénimi 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 rGznorody, nejvétsi odliSnosti pozorujeme u car
Balmerovy série vodiku. Profil samotny je proménlivy s ¢asem, coz je zdrojem obtizi pfi

vytvareni modeli vrstev atmosféry nad fotosférou.

- — —t
= L] B

2]
"!'_|'T"I'|_l'| 'I.! T T"I"'1"1 TT !"I 1

loaslosalogalonnlsl

[++]
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Figure 2.1: Illustration of the strong variability of the HS emission ling in the spectrum_
Jof the very active TTS RU Lup, The figure consists of 35 observations during 4 nights
in April 2002.

[lustrativnim piikladem na obr. vyse je vyraznd proménnost emisni ¢ary Hp, A = 486,1 nm,
velmi aktivni hvézdy TTS RU Lup, 35 pozorovani béhem 4 noci.
Znacnou c¢ast hvézd T Tauri charakterizuje nadmérné, piebyteéné zareni v modré a

infratervené oblasti spojitého spektra ve srovnani s hvézdami hlavni posloupnosti téZe

LgAE,
2k IR Tau
-
Tt kI
g 1 1 1 i
a ! P-4
g A, Mrm

spektralni tfidy. Na obrazku je vidét, Ze velikost nadbytecného zéatfeni v kratkovinné casti
spektra. Piiblizn€ u 10 % hvézd intenzita nadbytecného zareni v kontinuu je tak velika, ze
fotosférické cary nejsou pozorovany vibec. Typickd zména hvézdnych velikosti dosahuje

(1-2)mag.
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Jaké je astrofyzikalni objasnéni piivodu zmén? V sedmdesatych létech byla piitomnost
intenzivnich emisnich ¢ar ve spektrech hvézd T Tauri vysvétlovana skutecnosti, ze nad
fotosférou se nachéazeji vrstvy svysSs$i teplotou, odkud pochazi piebyteéné zareni
v kratkovinném rozsahu spojitého spektra.

Starsi teorie Hayashiho pfedpokladala, Zze hvézdy typu T Tauri maji rozsahlé konvektivni
zony, ve kterych rychlost pohybu hmoty podstatné prevysuje rychlost konvekce na Slunci.
Proto byla vyzdvizena hypotéza, ze nadbytecné zafeni v kratkovinné oblasti a mohutné emisni
spektrum hvézd T Tauri jsou podminény horkou plazmou v chromosférach. Piestoze vsSak
dosud neni pln¢ objasnéna problematika pienosu energie do chromosfér, jsou zfejme jejich
pti¢inou konvektni zony.

Vzhledem ke znacné proménnosti profili vodikovych car s Casem bylo obtizné vytvaret
modely, proto astrofyzikové piesli k tzv. typické primérné hvézdy T Tauri.

Americky astrofyzik L. Cuchi 1964 navrhl myslenku, Ze v chromosférach hvézd probihaji
neustalé eruptivni procesy, v jejichz disledku je do okolniho prostoru vyvrhovana hmota
s rychlosti ~ 100 km.s™!, v rozifujici se obalce kles4 teplotana T ~ 10 * K . Pfipominame, Ze
mladé hvézdy ve stadiu T Tauri pietrvavaji 10 7 rokii a maji hmotnosti M ~ 1 Mg . Teoretické
vypocty Cuchiho odhadovaly zna¢né ubytky hmotnosti hvézd, coz v§ak nebylo pozorovanimi
potvrzeno.

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

Nasledné byla propracovan model hvézd T Tauri, v kterém se piedpokladd, ze u nich
probiha akrece latky z prachoplynného disku obklopujiciho hvézdu, viz obr. . Diivodem byla
predevsim interpretace infracervenych pozorovani téchto objektd, zjistény prebytek energie
v infraCervené oblasti spektra ve srovnani s hvézdami hlavni posloupnosti.

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

Herbiga.
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Z vypoctl kolapsu vyplyva, ze v okoli mladych hvézd se musi zachovavat zbytky latky
puvodniho protohvézdného mracna. Prach ¢aste¢né pohlcuje zateni hvézdy a prevyzatuje ho
v infraCervené oblasti. Proto existuje piebytek zafeni v této oblasti. Rozptyl zareni na
casteckach prachu objasiiuje polarizaci.

Opakovatelnost intenzivnich velkomeétitkovych erupci u hvézd T Tauri jakoz 1 spektralni
zvlastnosti napt. fuorti vedly k hypotéze, ze zablesky jsou vyvolany zvySenim tempa akrece
latky z okolniho disku. Pfedpokladame, Ze tempo akrece u fuorti miize dosahovat az 10~* Ms
rok ~! . Pfitom vnitini ¢ast disku se prepliiuje latkou a stdva se tlustou. Disk siln& zastifiuje
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 ptivodniho protohvézdného mracna,
pfedava sviij impuls chladné latce v okoli hvézdy. Mladé hvézdy jsou zdroji intenzivniho
hvézdného vétru, ktery do okoli hvézd piinasi 10 Mg rok™! hmoty. Piedpokladame-li, Ze
hvézda v tomto stadiu setrvava 3 . 10 ® rokd, zbavuje se znaéné &asti své hmoty, predevsim
jeji disk.

Prachova obélka hvézd ma zplostény diskovity tvar. Vnéjsi hranice diskd se rozprostird na
desitky az stovky au od hvézdy. Vnitini ¢ast je vzdalena nékolik polomért hvézdy. Kazda

castice disku se pohybuje kolem hvézdy pod plisobenim gravitacni sily po kruhové draze

1

M \2 ,
s rychlosti v = (G—j . Uhlova rychlost se méni se vzdalenosti w =~
r

3
~ rz, tudiz mezi

RN

casticemi vznika tfeci sila. Jejim disledkem je diskova akrece, pfi které vnitini vrstvy disku
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jsou brzdény vnéjSimi a padaji postupné na hvézdu, coz vede k uvoliovani energie a
vyvolavani pozorovanych efekti.

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

roli zde hraje magnetické pole hvézdy, viz dalsi vyklad.

Hveézdy T Tauri — soudoby prehled

Jde o mladé objekty, stari 0,5 — 30 miliont rokt, hmotnosti (0,08 — 3) My, tzv. Harbigovy
objekty, teplota v centralnich oblastech je nedostate¢na pro klasickou pfeménu vodik — helium,
hoifi pouze deuterium a lithium, jak jsme jiz uvedli. Dal§im zdrojem energie je gravitacni
smr$tovani, pfeména na tepelnou energii, jeji polovina se vyzafi, druhd polovina vyvolava
zahiivani vnitinich ¢asti hvézdy. U hvézdy s hmotnosti 1 Mg trva vyvoj asi 30 miliont rokd,
smr$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 stari. Poloha hvézdy je dana pouze jeji hmotnosti, nebot
vzhledem k piedchozimu vyvoji jsou hvézdy chemicky stejnorodé.

Hayashi vypocty vyvojovych kiivek mladych hvézd, pfi pfedpokladu pienosu energie
konvekci, potvrdily teorii vyvoje objektli 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 Mg rok™1, statické chromosféry neexistuji.

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 i jinych prvkd.

Klasické T Tauri, s ekvivalentnimi Sitkami ¢ary u H, =1 nm, u nich pozorujeme disledky
akrece zatimco u carové slabych hvézd T Tauri jde o projevy mohutnych chromosfér a kordn.
Jsou obklopeny prachoplynnymi disky, jejich parametry jsou v fadé ptipadii ur€ovany radiovou
interferometrii, hmotnosti diskli nepfevysSuji nékolik setin Mg, s rozméry od nckolika desetin az
nékolik setin au.

Analyza profill spektralnich Car atomG a molekul vznikajicich v disku ukézala, Ze pfii

vzdalovani od hvézdy uhlova rychlost rotace klesa, proto v sousednich vrstvach disku existuje
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tteni, které brzdi plyn, jenzZ se po spirale ptiblizuje ke hvézdé, vznikajici teplo zahtiva latku
disku, o desitky kelvint ve vnéjsi ¢asti az po nekolik tisicti kelvind v blizkosti hvézdy.

Druhym zdrojem zahtivani disku je zatfeni centralni hvézdy, pti vypoctech rozlozeni teploty v
disku je nutny rozbor vymény tepla mezi plynem a prachem podél poloméru disku, znalost
fyzikéalné chemické vlastnosti zrnek prachu a jejich rozdé€leni podle velikosti, u klasickych T
Tauri existuje celkové magnetické pole, magnetickd indukce v polarnich oblastech dosahuje
5000G=0,5T.

Hveézdy T Tauri se slabymi carami

Se odlisuji od hvézd HP se stejnou hmotnosti vyrazné vétsim vyzatovanim v UV a rtg oblasti,
proménnosti jasnosti ve viditelném oboru, pfi¢inou jsou protahlé chromosféry a korény, vzniklé
v disledku rozsahlych konvektivnich zon, magnetické indukce je az 1 000krat vétsi nez sttedni
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 akrecnim disku probihaji slozité astrofyzikalni procesy. Konvekce a rychld rotace,
zjisténé periody Cini (1-12 dnl) hvézd jsou plvodci 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 akre¢niho disku.
Skvrny, zmény ve chromosféte, zhustky prachu v planetdirnim disku a erupce vedou
k fotometrické proménnosti. Proto jde o proménné hvézdy.

Typické hodnoty stfedné pokroc€ilych hvézd T Tauri:

hvézda oblast spektralni tifida Ter [K ] L[Ls] R [Rs] M|[Ms] stafi 10°r
T Tauri Taurus G6 (5700+140)K 7,8+0,8 29+0,2 19+03 73+1,2
SU Aur Taurus Gl (5945+142) K 7,8+1,0 2,604 1,7+0,2 87+0,7
P2441 OriOB lc G6 6115£167)K 11,5+2,1 3,0+0,5 2,103 7,2+0,6
GW Ori A Ori GO (6030+170)K 223+34 43+0,6 2,503 33£1,2
GX Ori A Ori G9 (5410275 K 3,2+0,8 2,0£0,5 1,5+0,3 9,6+3,0

Dulezita problematika je studium hoteni lithia ve fazi pfichodu hvézdy na hlavni
posloupnost. Byla proto provadéna analyza obsahu lithia u 53 hvézd T Tauri, pfedevSim u
caroveé slaby - WTTS. Ve zkoumaném souboru §lo o hvézdy spektralnich t¥id KO - M3,

ptiblizn¢ odpovidajici hmotnostem mezi (1,2 - 0,2) Mg . Zavéry vyzkumu jsou nasledujici.
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1. U hvézd se zarivymi 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
spotfebovavani Li vystupuje pii hodnotach nizsich nez 0,5 Ls a hmotnostech (0,9 — 0,2)
Ms a nariista smérem k niz§im zativym vykontim. Soudobé teoretické vyvojové modely se
nejevi konzistentni k pozorovanym hodnotdm obsahu Li v celém rozsahu hmotnosti.
Naptiklad pfi niz§ich hmotnostech (0,4 — 0,2) Ms je pozorovany zatfivy vykon pii hoteni Li
4 x vyssi nez predpokladaji modely.

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

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

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

hlubsich vrstev, kde probihaji reakce. Rotace hvézd T Tauri se pii smr§tovani postupné
zvétsuje v disledku platnosti zdkona zachovdni momentu hybnosti. Pozorovani ukazala, ze
schopnost hoteni lithia ve fazi pfichodu na hlavni posloupnost v intervalu hmotnosti (0,9 —

0,7) Ms je omezena na ptitomnost rychlé rotace téchto objektt.

Ptichod na hlavni posloupnost je zavisly na hmotnosti. Pro hvézdy s nejvys$simi hmotnostmi

existuje omezeni maximalni hmotnosti. Pfi dominanci tlaku zafeni v blizkosti povrchu plati

P L . : , P M, ,
dap - - . Dale plati rovnice hydrostatické rovnovahy ar =-G f . Upravou
dr c 4mr dr r
4nGce

obdrzime vyraz pro Edingtoniiv maximalni zafivy vykon L., = M . Hvézda jesté

z0stava ve stavu zafivé rovnovahy za podminky L,, =1,5.10°" Mﬂ [W]. PiM = 90 Ms
N

plati L,, =3,5.10°L, .
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Ptehled jednotlivych etap vyvoje hvézd v pocatecnich fazich.

Clumg
A [mm) 0.01

; \ Prestellar core
g # ~ 1 000 000" yr
T B B T
A (pm)
Submillimetre
Protostar
~ 10000y

Infrared Protostar

~ 100 000 yr

T Taur (CTTS) - J:j
=1000000y T Taur

Log (AF,)

/

TTauwi WTTS)  /fvove thabe

~ 10 000 000 yr T Tear

“Loa (WFa)

10
A (o) - ¥ Time
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Hveézdné asociace T Tauri - prehled

Tvotené fyzikdln€ souvisejici hvézdami, vzniklymi v kratkém casovém obdobi, jejich
prostorova hustota je vyssi nez hustota stejného typu hvézd v okoli asociace. Pisobenim
vnéjsich gravitadnich 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 s teplotou 2 600 K. K velmi zndmym cervenym trpaslikiim patii
Barnardova hvézda, trpaslik M5 V s nejvétsim znamym vlastnim pohybem 10,27 za rok.
Zatazujeme k nim 1 chladnéjsi hvézdy spektralni tfidy K, napiiklad dvojhvézdu 61 Cygni K5
VaK7V.

Ptehledova tabulka vybranych cervenych trpaslika podle spektralni tiidy.

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

n Cas B 7,51 5,8 MO 3 800 0,19
Kruger 60A 9,85 4,0 M3 3500 0,27
Barnardova hvézda 9,54 1,8 M4 3100 0,16
Wolf 630A 9,70 6,4 M4e 3 600 0,4
Rg 0050 21,5 19,9 M8 2200

3.1. Stavba Cervenych trpaslikti

Cerveni trpaslici, objekty s hmotnosti M < 0,8 Ms, spolomérem (0,1 — 0,7) Rs,
s centralnimi hodnotami pc ~ (103-10°%)kgm > a Tc = (10°—-107 ) K. V piipadé K
trpaslik 5 200 — 0,8 Ms a u M trpaslikli 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 3 kg.m 3, zatimco v centralni ¢4sti teplota T ~ 107 K a hustota p. ~ 10° kg.m > . Pfi
hmotnosti hvézdy 0,1 Ms je na povrchu ve spodni vrstvé fotosféry teplota ~ 2 800 K, p =
10 2 kg.m 3, v centralni ¢asti hvézdy teplota Tc ~ 5. 10 ¢ K a hustota p. ~ 10° kg.m .
Vychazime z ptedpokladu stejného obsahu kovi 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.) (1072L/L.,) gem™2s~! gravity’ Prototype
MO 1.92 3,800 0.62 0.60 7.2 465 Gl 278C"H
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 866AB
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 oznafeni na druhém rFadku o jeden sloupec. Index ¥V — [ ptevzat

z Johnsonova-Cousinsova systému, teplota ur¢ena z fotometrické a spektroskopické kalibrace,

polomér ze vztahu L = 4w R? o Te"f , Lur¢eno z My, , log g stanovenn z g = 2—1:1 .

V uvedenych fyzikalnich podminkach, teplotnich a hustotnich intervalech, jsou molekularni
vodik a helium stabilni ve vné&jSich ¢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 (Z,A) hustota [kg.m™]
vodik 1,1 3,2.10°
helium 2.4 2,6.10%
uhlik 6,12 2,3.10°
kyslik 8,16 41.10°

Z ...atomoveé Cislo, A...nukleonové Cislo, my ...atomova hmotnostni konstanta,

2
ao ...Bohriiv polomér ”80:; = 0,529.1071% m vodikového atomu, kritickd hodnota hustoty
e
Prrit = % , typické hodnoty, centralni ¢ast Slunce 10° kg.m?, jadro bilého uhliko-
3 0

kyslikového trpaslika 10° kg.m™, Zelezné jadro hmotného progenitoru supernovy 102 kg.m?,
ptes 40 % vodiku v nitru Slunce je ionizovano tlakem, teplotni ionizace nehraje vétsi roli

v nitru ¢ervenych trpaslikd.
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Hydrostatic equilibrium: Equations of state

dP _ GM, provnice hydrostatické rovnovahyp ... ..

I 2
d ! P =P(p,T,composition) in general
Mass conservation:
. . PkT  4oT?
aM, 2 rovnice kontinuity =——+—— throughout most normal stars
i =dzr=p U 3¢
;

Energy generation: Opacity:

i . e B k=x(p,T,composition) in general
Ar _ g7/% pe Yovnice zafivé rovnovahy _

ar P Energy generation:

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

dT 3 Kp r%’_nice pfenosu energie Zéi‘eni]ﬁbundm‘v conditions:
dr 160 2 442 )
dr 160 1~ 4giialy pokles teploty M, -0 ]
Adiabatic temperature gradient: L, -0 asr—0
(”;T =[11 ;‘\"Uf’ T—0
A" /rad Yox T P—0} asr— Ry,
Convection occurs if:
T dP ) p—0
L M, , L,: mass or luminosity contained
PAT y-1 -y . '
within radius 7.
aTr 1\ T dpP . v . ,
—=(1- =) -—— rovnice prenosu energie konvekci,
ar y/ Pdr

rychly pokles teploty
1. Conservation of Mass

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

T Density

; (106 K) : (gfcmsl wM@ UL@; Convective zone

0.006 0.00 1.00
0.60 0.009 0.999
127 0.035 0.986

Figure 9-14

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. {flustration design by author)
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Model hvézdy s hmotnostf 0,6 MWy v potateénim stédiu hlavni posloupnosti
podle M. Schwarzschilda. Chemické sloZeni na povrchu X = 0,73, Y = 0,25
et

wm

" 0,603, = 0,563, —5_—: 0, €44
O

e 4 (73 i =

R 7 T log P log T log ?
0,00 0,000 0,000 15,871 6, 906 4,813
0,10 0,019 0,153 15,802 6,864 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 - 0,986 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
0,90 0,993 1,000 12,225 5,746 2,327
0,98 1,000 1,000 10,387 5,011 1,224

Model cerveného trpaslika s charakteristikami 0,6 Ms, 0,6 Rs, M0. V centralni oblasti je
energie prenasena zafenim, T. =~ 9.10° K. Vné&jsi konvektivni zona dosahuje pies 2/3
poloméru. Centralni hustota p. je zhruba 20krat vétSi nez primérna hustota. Vice nez 90 %
celkové hmotnosti je v jadru. Postupné poklesava jeho hmotnost, u 0,4 Ms ¢ini 70 %.
Kli¢ovou hodnotou hmotnosti je 0,35 Ms. Pifi 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. Tudiz trpaslik 0,3 Ms je plné konvektivni. Limitni
hmotnost 0,35 Ms zavisi na metalicité, s jejim rastem se zvétSuje opacita, tedy klesa zafivy

vykon.
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Ulohy:

Uloha 7.25 Dokazte, ze ve fotosfére Slunce je predpoklad o prenosu energie zafenim oprav-
NEny.

Reseni:  Konvekee ve fotosféfe nastane za podminky }%Ld < {% ,- P'o dosazeni E—E =—
SR o nprave obdrzime (‘“nT) < (4T} 74 predpokladu adiabatickych zmén p!=7TY =
RT dlnd /ad dlnp 2 o
konst- pii v = % dostancme (‘(llll';i) = % Z rovnice zafive rovnovahy pii & = konst-
ad

dInT
dlnp

nalezneme ( ) = % Tedy avodni nerovnice neni splnéna a konvekee nenastava.,
z

Uloha 7.26 Vvpoététe konvektivni tok ve fotosfére Slunce, predpokladame AT = 300K,
p=10"Ykg-m3, v=5-10°m s, pro vodik cp = 5% =101J- kg_l K7L Dale uréete tok
zareni pii T = 5800 K, x = 0,026 m? - kg_l_. r=3. lﬂgm. Vysledky porovnejte a diskutujte,

Reseni:  Konvektivni tok energie je roven Fp = ¢, pv AT = 10°J - st . m~2. Tok energie
1%‘:‘3;3% =23.10"J s ' m2 Vyramé prevlada pienos ener-
gie zarenim. Konvektivni pienos muze narustat pii zméné s ¢ pfi narustu stupné ionizace
s hloubkou,

prenasené zarenim je F, =

3.2. Spektra a atmosféry Cervenych trpasliki

Vice nez 70 % hvézd z okoli naSeho Slunce jsou Cerveni trpaslici spektralnich tiid K, M.
Tato pocetnd skupina hvézd 0,08 Ms < M < 0,8 Ms 1 s hnédymi trpasliky M < 0,07 Ms
muze obsahovat podstatné mnozstvi baryonické hmoty v Galaxii. Vyzkum spekter trpaslika
umoziuje ovéieni teorie hvézdného vyvoje a stavby hvézd, odhaleni souvislosti a rozdila

mezi trpasliky a podmnozinou mladych hnédych trpaslikii, fyzikdlniho stavu plazmatu v jejich
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atmosférach pii nizkych teplotach stejné jako chemickych a fyzikalnich procest pii vzniku
prachu.

Pti teplotach T = 4 000 K jsou dominantnim zdrojem opacity v optickém a infracerveném
spektru M trpaslikti ¢ary diatomickych molekul jako TiO a VO, které reguluji tok energie
v optickém oboru. Rotaéné-vibraéni pasy H20 jsou dominantni v infracerveném oboru, ktery
dale obsahuje absorpcni pas CO.

Nizka teplota a vysoké tlaky ve fotosférach trpasliki vyvolavaji fadu problémil pfi
vypoctech presnych modelti atmosfér. Pfitomnost molekularnich past komplikuje upravy
rovnice prenosu zaieni, molekuldrni koeficienty absorpce jsou zavislé na frekvenci a tudiz
aproximace tzv. Sedé atmosféry uzivand pro hvézdy hlavni posloupnosti s hmotnosti
1 Mg neni vhodna. Vysoka hustota atmosfér trpasliki umoziuje pfitomnost absorpce

vyvolané srazkovou indukci, je zvlasté komplikovand. Ukéazka — Gliese 623 a, b —

gliese 623va_ HST -“FO‘(‘:
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Gliese 388 AD Leonis, r =4.9 pc, 0,40 Ms
Lalande 21185 je ¢tvrta nejblizsi hvézda od nés, r = 2,5 pc, 0,47 Ms.
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Spektroskopickou problematiku ftesili Pavlenko and Jones r. 2002. Mimo jiné urcovali
izotopicky pomér '2C / 3C. Jeho stanoveni u M trpaslikii umoZiiuje moznost stanoveni stafi
hvézdy, tedy i mista v Galaxii, kde se nachazi. Kvantitativni analyza vyvoje 'C / *C je
mozna rovnéz pomoci studia CO pasii. Srovnani syntetického a pozorovaciho spektra
v intervalu (2,3 - 2,4) um umoziuje diagnostiku efektivni teploty a metalicity M trpasliki.
Model 2 800/5,0; log A ( C ) = - 3.28 dava pro model 'C/ *C = 10.

K témto vypocltim jsou v soucasné dobé pouzivany modely atmosfér tzv. NextGen grid
(Hauschildt et al. 1999) s uzitim pfedpokladu 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 r. 2 000) s pfedpokladem LTE,
hydrostatické rovnovahy, jednorozmérny model bez zdrojii ¢i ubytki energie.

Profily molekuladrnich a atomdarnich ar jsou pocitdny uzitim Voigtovy funkce H (a, v),

parametry jejich pfirozeného rozsiteni Cz a van der Waalsova roz§ifeni Cy4 z databaze Kupka
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et al. 1999. Voigtuv profil — slozeny, kridla rozsifena prirozenym utlumem a srdazkami-

Lorentzitv profil, jadra car rozsirena teplotné - Doppleriiv profil.
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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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Rozsiteni car: teplotni - AA; = — (7) , srazkami - Aldg.qy = —— (7) ,

1
rotaci - Al = % Vyor, Magnetickym polem A, = 47 A? B, turbulenci AA = % (i)

2
pfirozenym utlumem Av = 21 ¥ , ve vlnovych délkach A4 = % Av .
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Uloha 5.6 Vypoditejte minimalni energii elektroni, které jsou schopny excitovat kyslikové
ionty O III na prvnf B - 'D; a druhou C - 'Sp metastabilni energetickou hladinu, na které
mohon atomy v astrofyzikilnich podminkach setrvavat sekundy az minuty. Vime, Ze zakézana
¢ara vznikajici pfi pfechodu C—B ma vlnovou délku [O III] A = 436,3nm a pii piechodu
z B—A |O III] A = 500,7 nm. Jaka je potfebna kineticka teplota 7} k tomu, aby se atomy
dostaly na energetické metastabilni hladiny B a C?

Reseni: E = h%, Lmuv? “"ka, pfechod A—B, E = 3,9-1071J, T} = 19000 K, pfechod
A—C, E=85-10" “"J T = 4000OK

Uloha 5.11 Ve spektrech nékterych obri spektralni tiidy K pozoruj(,me vyrazné Eéry lithia
s vlnovymi délkami 670,776 nm a 670,791 nm. Pati{ piechodiim 2 P1/2 — 2 S]/Q 22 P3jp —
2 51/2 Kolik vrypii na 1 mm musi mit difrakéni mfizka s §itkou D = 4 c¢m, aby umoziiovala
v prvnim Fadu rozlisit uvedené vinové délky?

§ I e —
Reseni: Pocet vrypi uréime dosazenim do vztahu DmA,\ = 1120 mm'.

Uloha 5.12 Uréete, ktery z posuvi spektralnich ¢ar, gravitacnf ¢ dopplerovsky vyvolany ro-
taci u Slunce prevlada. Rovnikova rychlost pfevracejici vrstvy Slunce je 1,93km-s™!, k zjisténi
posuvi pouzijte ¢aru Hz o vinové délce A = 486,1 nm.

Reseni: Velikost gravitaéntho rudého posuvu A\ = Y S5\ = 107 nm porovname s veli-
kosti dopplerovského posuvu A\ = 2\ = 3. 103 nm

Uloha 5.16 Stanovte itku A\ pro teplotni rozsifeni ¢ary K Ca II o vinové délce A = 393.4 nm
pro atmosfeéry cervenych obri s teplotami 3000 K, 5000 K. Diskutujte vysledek s ohledem na
vyznam teploty pro rozsifeni této ¢ary. Jak ovliviuje velikost §iiky spektralnich ¢ar rozdilng
hmotnost jednotlivﬁch atomu napf. u vodiku, helia, vapniku a 7eleza?

Regeni: A\ = ("H)Uz, jednotlivé hodnoty sifek A se lisf ¢lenem 72, Pro ¢aru
K Call a jednotlivé teploty dostaneme A\, = 0,0029nm, AXy = 0,0037 nm. P¥i fyzikalni
podminkach ve fotosférach je teplotni rozsffeni zpravidla dominantni. S rostouci hmotnosti
atomu klesa Sifka car,

Uloha 5.18 Vy vpocitejte Sitku ¢ary H,, znate-li Ze pro rozsifeni spektralnich ¢ar srazkami
~ ~ 2 . 1/2 ~ s 1= s 3 e s o
plati A\ = ’\C W_{fc >~ A ng (1) V7, Predpokladame vodikové atomy ve sluneéni fotosféfe pii

teploté 5780 K a hustoté atomit 1,5- 102 m 3, ¢ = 3.6 - 1020 m?

ReSeni: Pro vodikovou ¢aru H, je AX =24 .107°nm, coZ je hodnota velmi mala, srov-
natelna s pfirozenym rozsifenim spektréalni ¢4ry. P¥i naristani hustoty atomii ve fotosféfe se
srazkové roz&ifeni zvysuje.

Uloha 5.22 Uréete piirozenou 3itku spektralni cary pro A = 500nm a konstantu ttlumu
G [0

e - -~y 2
Resent: Av=%, A= )‘ -Av = . = 10~ nm.
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Uloha 5.23 Necht teoreticky uvazovana hvézda spektralni tfidy BO V méa periodu vlastni
rotace P = 2dny. Naleznéte charakteristickou 3itku ¢ary ve spektru této hvézdy ve vizualni
oblasti spektra pro ¢aru Hg, A = 486,1 nm, pfedpokladame-li, Ze osa rotace je kolma k zornému
paprsku. Uvedend hvézda ma polomér 7,5 R,

Reseni: Rotacéni obvodova rovnikové rychlost je rovna v, = J—IJ—R = 200km -s—'. Rozsifeni
. ¢ary podminéné rotaci je dano vztahem A\, = A%, po dosazeni obdrzime A),. = 0,3nm.

Uloha 5.24 Velmi Siroké ¢ary zpusobené rotainim rozsifenim pozorujeme u hvézd spektralni
tiidy A. Jestlize pro ¢aru H, o vlnové délce 434,0 nm jedné hvézdy byla zjisténa Sifka ¢ary
AMN, = 0,08 nm, jakych hodnot dosahuje v, sin ¢?

Regeni: AN = %vrm sin{, vy sini = 55km - 571,

Uloha 5.27 Odhadnéte ocekavanou velikost magnetické indukce hvézdy stejného typu jako
Slunce s dobou rotace 108s, R = 108m, T' = 6-10° K, kterou lze na zakladé méfeni Zeemanova
jevu zjistit v optické oblasti spektra prostfednictvim ¢ary Fe I o vinové délce 630,25 nm.
Reseni: Pro spektroskopickou zjistitelnost musi platit Al > AN +AA,, tedy 47TA2B >
due 4 22 (M)” 2

: , dosazenim obdrzime B > 04T.
c c s
Uloha 5.28 U hvézdy HD 215 441 o povrchové teploté 15 000 K a rotaéni rovnikové rychlosti
v radiédlnim sméru 5km - s~! bylo zjigténo rozitépeni spektralni ¢ary Cr II o vinové délce
455,8 nm v disledku Zeemanova jevu AX = 0,03 nm. Urfete velikost magnetické indukce B.
Je rozStépeni realné zjistitelné pfi fotosférickych podminkach této hvézdy?

Regeni: Pro rozsfrent vyvolané Zeemanovym jevem vyjadienym v SI plati: Alz = 47A\?B,
odtud B =3,4T. Jev bude spektroskopicky zjistitelny, pti Adz > Al + Alep, tedy Adz >
dve 4 2 (%T)UQ, po dosazeni obdrzime: 0,03 nm > 0,01 nm.

c i m
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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 atomt uhliku je vdzana do CO molekul. CO a H>O jsou nejcastéji se
vyskytujicimi molekulami obsahujicimi kyslik.

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

Teplota centralnich ¢asti ervenych trpaslikii M je relativné nizka, T = (10°-107) K, tudiz

z vodikovych reakci bézi pp fetézec, jehoz hoteni probiha po dlouhou dobu. Tedy izotopicky
1

pomér '°C / °C se neméni ani v ¢asové Skale t, = — Hubbleova &asu = 10. 10 * roki.
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
predpokladii Hauschildt et al. 1999, energie je pfenaSend v atmosférach zarenim a konvekci.

V préaci Hauschildt, Allard & Baron 1999 je podrobné komentovéana sit” planparalelnich
modeld atmosfér pro trpasliky (log g 2 3,5) a teplotni interval Ter ~ (3 000 — 10 000) K.
Tyto modely jsou vhodné pro hvézdy hlavni posloupnosti ptipadné pro podobry.

Pfi fitovani nalezené hodnoty Ter M trpaslikii se vyznacuji vnitini chybou + 150 K. Mozné
a pravdépodobné zdlvodnéni spociva vtom, Ze v atmosférach cervenych trpasliki
spektralni tiid s niZ§imi teplotami neZ u M6 patrné vznika prach (Tsuji 2002), ktery mtize
absorbovat nebo rozptylovat zafeni. Prach méni strukturu modeli atmosfér M trpasliku a
tudiz 1 jejich spektra. Vn&jsi vrstvy atmosfér pozdnich M trpaslikd naristaji v dasledku
,prachové® opacity.

NLTE efekty mohou byt zdrojem dalSich chyb, Carbon et al. 1976 analyzoval NLTE efekty
v ¢arach CO, ptitom pouzival zjednoduseny model rota¢né-vibracnich hladin CO, dasledek
rotace a kmitani atomll v molekuldch. Uvazoval model atmosfér cervenych obrl, kde jsou
hustoty mnohem niz$i neZ u Cervenych trpasliki.

Klasicka standardni teorie promichavani uzivd model konvektivniho pienosu energie
v hrubé aproximaci (Bohm-Vitense 1958, Mihalas 1973 atd.). Nov¢jsi modely Gustafssona a
Jorgensona 1994 podavajici pfijatelnéj$i zachyceni opticky tenkého prostfedi v chladnych
hvézdnych atmosférach.

Zjednodusené piiblizeni slozitého jevu promichavani 1ze podat nasledovné:
a. predpokladame, Ze prosttedi (atmosféra) se stava nestabilni, kdyz objemovy element

stoupne o charakteristickou vzdalenost L. (délka promichavani) nar= ro + L
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b. pfebytecnd energie objemového elementu se uvolni do okolniho prostiedi

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

Pfi tomto procesu je teplotni gradient mens$i neZ pii Cisté zatfivém pienosu energie. Tlakova

o kT , . . L .
Skalova vyska H =——— | délku promichavéani parametrizujeme o = — , kde relativni

gmyH H
posuvny parametr je zpravidla volen a = (0,5 — 1,5).

Pti velkych hodnotach opacit v M trpaslicich je stfedni konvekce pfiblizné adiabatickd pro
hodnoty délek promichavani (L) srovnatelnych s atmosférickou tlakovou skalovou vyskou.
Atmosféry a syntetickd spektra M trpaslikii jsou velmi malo citlivé ke zméndm délky
promichavani L, Brett 1995. Vedle toho ze srovnani modeld pozdnich typl M trpasliki
vyplyva, Ze konvektivni zona jak jsme jiZz uvedli, postupné narusta s klesajici hmotnosti,
se zmenSujicim se zafivym vykonem trpaslikii. Se snizujicim se obsahem kovi klesa
opacita. Spektroskopické a fotometrické vlastnosti M trpaslikli, na kovy chudych, jsou

relativné malo citlivé k detailim konvekce, Brett r. 1995. Jinak feceno tyto hvézdy nejsou

vhodnymi laboratofemi ke studiu konvekce.
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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 um) 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 Cervenych trpasliki

Cerveni trpaslici patii k nejrozsitengj$im 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 polomeérem.
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 objekta,.

Casova $kala vodikového hofeni, tzv. nuklearni ¢asova $kala, zavisi na hmotnosti hvézdy.
Z vypocti Bodenheimera 1997 vyplyva, Ze pii hmotnostech M < 0,25 Ms je hvézda plné
konvektivni v podstatné ¢asti svého vyvoje. Udrzovani konvekce vylucuje vznik a rozvoj
velkych gradientii, umoziiuje zcela ndrast Y helia v jejim obsahu.
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U hvézd malé hmotnosti se parametr ¢ blizi 1, ve hvézd¢ se veskery vodik spali na helium.

Hvézdy o hmotnosti Slunce maji dobu pobytu na hlavni posloupnosti srovnatelnou se stafim
vesmiru, 13,7 miliardy rokii. Cim ma hvézda mensi hmotnost, tim je doba pobytu na hlavni
posloupnosti delsi, tudiz u cervenych trpaslikti je vétsi nez = 10 '° rokad.

Moderni éra vypocti hvézdného vyvoje vychazi z Lagrangeova-Henyeyova schématu,
Henyey et al. 1964, standardni numericka metoda studia hvézdného vyvoje. Bodenheimer
nasledné vytvofil prvni pocitatové modely. Pozdéji jeho Zak Laughlin s vyuZitim tabulek
molekularnich opacit z Los Alamos pii nizkych teplotdch zacal vytvafet modely hnédych
trpaslikti, Laughlin & Bodenheimer 1993.

Zakladni trendy vyvoje M trpasliki jsou zachyceny na obr., ktery demonstruje vyvoj hvézdy
s hmotnosti 0,1 Ms na H — R diagramu. Poznamenejme, Ze hvézda pietrvava konvektivni po
dobu 5,74 . 10 ' rok@. Disledkem je pfisun vétsiny 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. Pii centralni teploté mensi nez T ~ 8.10 © K pp fetézec nedosahuje rovnovéahy

s % L sz . Lpp, 1 2
vrealné Casové Skale, reakéni rychlost (tempo) reakce H+H—>H te +V, a reakce
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23 He+23He—);He +211H jsou rozdilné. Vysledkem je, ze v teplotnim intervalu (3-5).10° K
3 .
nariista mnozstvi ,fe . Az pii teplotach vyssich nez T ~ 8. 10° K lze predpokladat, Ze pp
fetézec bude v rovnovaze.
Za prvni miliardu roku po dosazeni hlavni posloupnosti podil obsahu 23 He stale roste, viz

. . . « R 3 Y,
obr. Protoze ptfi hmotnosti 0,1 Ms je hvézda zcela konvektivni, je izotop 2H€ promichavan

v celé struktufe hvézdy, kterd se tak vyznacuje homogennim chemickym slozenim. Primérna

hodnota stfedni hmotnosti pfipadajici na jednu ¢astici ¢ stoupd, souCasné se zvysuje zarivy

vykon hvézdy. Po 1,38.10 ' rocich dosahne obsah izotopu 23 He svého maxima, 9,95 %.

No. 1, 1997 THE END OF THE MAIN SEQUENCE

2
N T T “l ":... I I I ¥ I | I I I I N I 1 1 § 1 I T T T T
- T \".
— Y, '."

25— \-\ Gore H=1% - Ay

C e
C e, L~98%
- Hayashi Track

3 [ FrARem N /Wscmc,—_meeyr

\ Ho®=9,96%

-~
lIIIIIIllll!lllilll'lIII‘IIIIllIIl

35
- .. ZAMS. .,
2 C TTTL=10% ~,
g?- “ __ '._- ‘s.\
45| .,
n e, 1,+ 530 Gyr.
55 Co v v o b o v bty v v by v by oy
6000 5000 4000 3000 2000 1000

DalSim dilezitym poznatkem je, Ze Cerveni trpaslici s mensi hmotnosti se po odchodu
z hlavni posloupnosti nedostanou do stadia cervenych obrl. Misto toho se stanou modrymi
trpasliky. Vyvoj Cervenych trpaslikii riznych hmotnosti je zachycen na obrazku. Limitni
hmotnost, pii které se ¢erveny trpaslik stane Cervenym obrem leZi v intervalu (0,16 -
0,20) Ms. Pro hvézdu s touto hmotnosti je doba pobytu na hlavni posloupnosti 10 '? rok,
zatimco pfi hmotnosti 0,08 Ms je doba 12. 10 '?> rokd. Vypoéty byly provadény za
piedpokladu chemického slozeni tézkych prvkl shodné se Sluncem. Jestlize pii vyvoji hvézdy

obsah tézsich prvki narlistd, doba pobytu na hlavni posloupnosti se stava delsi.
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Velmi zajimava je vyvojova stopa u hvézdy s hmotnosti 0,16 Ms, kdy koncem jejiho
vyvoje je jeji zarivy vykon témét konstantni, dosahuje asi 1/3 Ls.

Na obrazku jsou zachyceny Hayashiho vyvojové stopy na H-R diagramu, pii piechodu na
posloupnost nulového staii (ZAMS - Zero Age Main Sequence). Ta je definovana tak, ze u
hvézd termonuklearni reakce poprvé ptispivaji 100 % k celkovému zatfivému vykonu hvézdy.

Po dvou miliardach roki kontrakce v ptfipadé nasi hvézdy 0,1 Ms ma na ZAMS povrchovou

L
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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 Centauri)
never becomes a red giant, while the more massive Gliese 581 dwarf does. Both red dwarfs ulti-
mately fade away as helium-rich white dwarf stars

Uloha 4.14 Cerveny trpaslik spektralni tfidy M4 Ve ma efektivni povrchovou teplotu 3200 K
a absolutni vizualni hvézdnon velikost: My = 13,4 mag. Pomoci v tabulkich nalezené holome-
trické korekce BC = —2,3 mag naleznéte zafivy vykon a polomér hvézdy.

Reseni: M,, = BC + My = 11,1mag. Zarivy vvkon v jednotkich zarivého vykonu
Slunce stanovime podle vztahu log L = 0,4(4,75 — 11,1) = =254, tedy L = 0,003 L, L =

1/2 .
1,2- 102 W. Polomér uréime ze vztahu R = (Ff]mr) =1.2-10%m, tedy 0,17 R. Udaje
T :

v podstaté odpovidaji Barnardove hvézde, kterd ma nejvetsi znamy vlastni pohyb 10,347 za
rok. Byla objevena E. E. Barnardem roku 1916.

3.4. Eruptivni trpaslici

Jde o hvézdy tésn¢ pied prichodem na hlavni posloupnost, vétSinou se jedna o Cervené
trpasliky, se zna¢nymi zménami jasnosti béhem desitek sekund respektive nékolika minut. Jde
o trpasli¢i hvézdy, hmotnost = 0,1 Mg, T,r = (2500 — 000)K, spektrum dM3e - dMbe,
s emisnimi ¢arami H I, Ca II, polomér (5 — 10) krat mensi nez R;, — malé zafivé vykony,
1023 W, vyzaiuji v infraderveném oboru, energie uvoliovana pii erupcich v optickém oboru

dosahuje 1026 - 1027 J.
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Celkova energie erupci u hvézd UV Ceti je o (1-2) fady vEtsi nez u erupci na Slunci. U obou
typti uvedenych hvézd jevy probihaji ve vnéjsich zfedénych vrstvach atmosféry, priizraénych
pro zafeni téméf vSech vlnovych délek. Obdobné jako slune¢ni erupce jsou vyvolané

magnetickymi rekonekcemi, jdou napiic¢ spektrem, od rtg. zareni az k rddiovym vinam.

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

Projevy erupce maji zpravidla spolecné vlastnosti, rychly narist do maxima jasnosti, pozd¢ji

pomaly pokles, pii kterém se nemusi vratit na vychozi uroven. Jsou studovany charakteristiky

Ly

s, .. . L
energetické aktivity napf. logLr—“d ,log—=.
bol bol

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,y = (2 700)K, spektrum dMbe,

polomér 0,1 R;.
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Dalsi hvézdou je Wolf 359, r = 2,4 pc, hmotnost = 0,08 Mg, T,r = (2 800)K, spektrum

dM6,5, polomér 0,16 Rg. Ly, = 0,0014 Lg. Vyrazna rychld zména magnetického pole za 6

hodin o 2,2 kG. Pfi erupcich vyzatrovani rtg. a gama zateni. Pfipominame u Slunce celkové

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

Hvézda - Proxima Centauri, r = 1,3 pc, hmotnost = 0,12
Mg, Ty = (3 000)K, spektrum dM5,5 Ve, polomér 0,15
R, Lpo; = 0,0017 L.

Barnardova hvézda, r = 1,8 pc, hmotnost = 0,14 Mg,
Ter = (3100)K, spektrum dM4 Ve, polomér 0,2
R, Lpo; = 0,0034 L.

Spektra eruptivnich hvézd CU CnC, FL Vir

Ekvivalentni §iiky emisnich ¢arv 4  H, Hg H, H;s
CU CnC dM5e 70 12,5 73 43
FL Vir dMS5,5e 89 10,1 16,9 12,1
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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, ptipadna obyvatelnost
Priklad: GI 581 dM3, (0,31+0,02) Ms, 0,013Ls, [ Fe/H]=-0,25, r=6,3 pc,
Gl1581b,159Mz, a=0,04au,
Gl581c, 53Mz, a=0,073 au,
Gl581d, 7,0 Mz, a=0,22 au ...zatim nepotvrzena
Uloha: V jakém skupenstvi se nachazi na rychle rotujici exoplaneté voda, jestlize obiha
kolem cerveného trpaslika Kepler 42 M5 V ve vzdalenosti 0,0154 au, jeji albedo je A = 0,9.

Matetska hvézda se vyznacuje povrchovou teplotou 3 270 K, polomérem 0,175 Rs. Lze
1

1 /Ry \2
pouzit obecny vzorec Ty = Tp, (1 — A)2 ( L ) .
2Thyp

52



Evolution of F-G-K-M Stars Over Time

i Stellar Distribution Within 10 pc . |
- : | F 1.4 Mg F4-5 1.0 Mg G2 1
" [ Data Oblamed from ; | ™ g ]
I thee RECONS Program 1 4
200 L NN.:'E"E.;’SLI.E-:I\J."\EGE;ONE' i | L ]
aF ]
1o o2r [
| e PR ol Present i
i'-; b g ,,/—J ‘;";Sun
® 1m0 - -
c 0.7 Mg; K2-3 ]
5 | = 5
S 0.4 Mg, M1-2 ]
o $ 3|, 16 | 18 ¥ il S .
A F G ak a  LTP WD 0.0 & De+d 1.0e+10 1,5e+10 2.0e+10
Spectral Type Age (years)
Figure 1. Left — Histogram of the nearby stars (within 10 pe) dis-

tributed according to spectral type bins. The data is from the RECONS
Program. Note dM stars represent over 75% of the main-sequence stars.
Right — The changes in the luminosity over time for representative F5V,
G2V, K2V, and M1-2V stars. The evolution caleulations are from BaSTI
(http://albione.oa-teramo.inaf.it/). Note that the Inminosities of the lower
mass dK and dM stars change very slowly with time.

Currently Known dM Star Planetary Systems

[Name |Spec. | V-mag | Dist. |Planet | Period |Mass | Orb.
1 | | Dist.

GJATE | aha b | 1938-d |753Me | 0.02AU |
[3048-d (079l |03 AU

. [ d 8083 |283MJ 021 AU |
G438 [aM25 [1088 [1025 [b  |26eda |226Me [003AU

GJBE1 |dM3  |1058  |5.27 5.368d | 15.7Me | 0.04 AU
12.93d | 5.03Me |0.07 AU
[8369 [77Me [025AU
[i8aad |oB2ma |2.35 AU
| 4.684d | 11.00Me | 0.04 AL |
leezoa (120 [0.05AU |
1:5 T8-d [ -8, ‘I.‘le ‘Q-O-?E
34160 |06eMJ |3.40 AU

8 |dM35 1042 |BTT
GJE74 [aM25 (9836 |45
GJT [dM35 1300 [8.01
GI176 |dMz5 |047 |04z
GJB32 |dM15 |BET | 404

GJBaY |aM3 s

gloeloelelals|=

8-T additional dM planet hosts discovered by Sahu et al.
(200€) in the direction of the Galactic Bulge,

Figure2.  Left — The currently known dM Star Planetary Systems are given
along with the properties of the host stars and planets. Right — Illustration
of the planet GJ 581c and the effects of either a thick or thin atmosphere.

A relation for estimating the average equilibrium temperature Tp of a rapidly
rotating planet (Pt < 3-5 days) located at a distance (d) from the host star
with a luminosity of L (in solar units) is given by equation (1).

279[(1 — A)L./Lg]**
d1/2

Where A = albedo, L./L. = bolometric luminosity of the star relative
to the Sun and d = average distance of the hosted planet from the star in
Astronomical Units (1AU = 1.496 x 10° km) and ATgy = Greenhouse Effect
temperature enhancement (in units of degrees K). For the Earth and Sun: d =
1.0 AU, L./Ls = 1.0, A = 0.3, and ATgy ~ 31 K, resulting in the observed
average equilibrium temperature of T, & 286K ( = +13°C = +55°F). Because
of the low luminosities of dM stars, their HZs are located very close to the
central star (<0.4 AU). Accordingly, a dM/HZ planet will be more strongly
influenced by stellar flares, winds and coronal plasma ejection events that are
frequent in young dM stars (e.g. Kasting et al. (1993); Lammer et al. (2007)).

Tp(K) = + ATgH (1)
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4. Hnédi trpaslici

4.1. Hvézdy nebo planety

Harlow Shapley roku 1958 (O hvézdach a lidech) uvadi myslenku, ze u blizkych hvézd
mohou existovat nepozorovatelni privodci, jejichz hmotnost je fadové desetindsobné vétsi
nez hmotnost Jupitera, takové objekty nazval liliputanské hvézdy. Teoretické vlastnosti
podobnych objekti 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 Tarterova (SETI — F. Drake) navrhla roku 1975 pro takové objekty

nevhodny a nevystizny nazev hnédi trpaslici, 1épe Sarlatovi.
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Brown Dwarf Gliese 229B

Prvni objeveny hnédy trpaslik Gliese 229 B, Ter = 1 000 K.

The discovery of brown dwarfs

o Optical ¢ Z IJ HI
1963 theoretical prediction of
\ \“\/k/\ existence of Brown Dwarfs
_op by Kumar (1963)
- £ 1995 first image of a Brown Dwarf
3 by Nakajima et al. (1995)
/ 1998 first spectrum
>51_ v N W - by Oppenheimer et al. (1998)
iz 1 0.8 T 0.6 0.4 0.2

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)
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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)

Pozorovani hnédych trpaslika v projektech:

2 MASS The Two Micron All Sky Survey, pozorovani v infracervené oblasti J, A= 1,25 um,
HA=16 ym,Ks, A=212,1um, vletech 1997 - 2001, 300 miliont objektl, 471 miliont
bodovych zdroja.

DENIS The Deep Near Infrared Survey, pozorovéani v optické a infracervené oblasti,
LA=0,82 um,J,A=125 um, K, L =2,1 um v letech 1996-2001, jizni obloha, 355 milioma
bodovych zdrojh

SDSS, SLOAN Digital Sky Survey, multispektralni vyzkum, spektralni a fotometricky,
v letech 1998-2001, U, G, R, I, Z - A =355,1,486,6, 616,5, 748,1 , 893,1 nm, 215 miliomt
bodovych zdroja

WISE Wide Field Infrared Survey Explorer, pozorovani v infraervenim oboru na
kosmickém dalekohledu, A = 3,4 um, 4,6 um — hnédi trpaslici, A = 12 ym, 24 ym, od roku
2009.

Hnédi trpaslici jsou vhodnymi objekty pro vyklad hledané baryonické temné hmoty.

Jak hledat: v blizkém infraerveném oboru, objekt s vétSim vlastnim pohybem, kolem

blizkych hvézd, oblast formovani novych hvézd.

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

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

Slunce.
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Objekt

Hvézda
Hnédy trpaslik
Hnédy trpaslik

Planeta

Hmotnost

[ Ms]
0,1-0,075
0,075 — 0,065
0,065 - 0,013
<0,013

Termonuklearni syntéza

H —He
dlouha
kratka
ne

ne

D — He
kratka
kratka
kratka

ne

Piitomnost
Li D
ne ne
ano ne
ano 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 tf1 oblasti: planety — hnédi trpaslici — hvézdy

Posloupnost rozlozeni hmotnosti téles ve vesmiru je spojitd, musi tak existovat objekty, které
svou hmotnosti tvofi pfechodové stadium mezi planetami a hvézdami. AZ do svého objevu

roku 1995 byli hnédi trpaslici jen hypotetickymi objekty, dnes pfedpokladame, Ze jejich pocet

¥
| ECpHY- |

MR HETE F Heatie &
HEAR MK
= B8O
* .
G 50 2 HOnurep
E ) lapr
g & i
E‘[ 40 {ﬁi‘hu
@ Pgr S~ d30
2 2p = HenTyH =ye.— L
¥
[ :
1 -I Mllnﬂ 1 E L _.éb.
1024 10%% 10%® 10%°® 1032
Macca, Kr

je stejny jako klasickych hvézd. Napiiklad v oteviené hvézdokupé Plejady, kterou tvofi
hvézdy staré piiblizné sto deset miliond rokd, existuje velké mnozstvi hnédych trpasliki.

Zasadni rozdil mezi hvézdou hlavni posloupnosti a hnédym trpaslikem spociva v tom, zZe
centralni teplota v nitru hnédého trpaslika nikdy nedosédhne teplot nutnych pro vzplanuti
termonukledrnich reakci, tedy alespon 8. 10 ¢ K. Dal§imu stla¢ovani hvézdné latky gravitaci a
tedy nartstu teploty, zabranuje elektronovd degenerace nastupujici pii zvySovani hustoty
latky.

Gravita¢ni smr$tovani protohvézd o malé hmotnosti se zastavi diive, neZ centralni teplota

dosahne hodnot, nezbytnych pro zapaleni syntézy H — He. Pfi hmotnosti hvézdy mensi nez
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0,075 Ms (ptfesna hodnota zavisi na chemickém slozeni), nedojde ve hvézde k termonuklearni
syntéze H — He, tedy nenastane nejdelsi obdobi zivota hvézdy na hlavni posloupnosti.

Objekt vSak neni ani planetou, protoze ve vyvoji tohoto objektu s hmotnosti (0,075 - 0,013)
Ms musi existovat kratka etapa termonuklearniho stadia, v jejimz priubéhu shofti t€zky izotop
vodiku deuterium D — He, ! /742D 2 Fe. Jde o velmi kratkou etapu vyvoje, protoze
deutérium je velmi fidce se vyskytujici izotop, D/H = 107, hoteni proto probih4 pouze nékolik
milion rokl, coz nezabrani celkovému dalSimu smrStovani objektu. Povrchova teplota
neprevysi 2 800 K, proto takové hvézdy nazyvame hnédymi trpasliky, vhodnéji a piesnéji
,,Sarlatovymi” hvézdami.

Hnédi trpaslici jsou plné konvektivnimi objekty, s vyjimkou vnéjsi zativé vrstvy.

Ve vyse uvedené tabulce jsou spocteny teoretické modely pro latku se slune¢ni metalicitou.
Podotykame, Ze obsah lithia u hnédych trpaslikii s vy$s§i hmotnosti zavisi na stafi, jeho obsah
postupné ve hvézdach klesa.

Prvni objevy hnédych trpaslikti se datuji na léta 1995-96. Zakladni metodu hledani byl tzv.
lithiovy test, existence lithiové absorp¢ni ¢ary 670,8 nm ve spektrech téchto objektt. Lithium

ve hvézdach nejpozdéji za sto milionl rokit vyhoti, nebot’ se slucuje s jadrem vodiku pfi
teplotch vyssich nez 2,5 . 10 °K podle reakce 5 Li+,H —>2 3 He .

Pokud nalezneme ve spektru hvézdy spektralni ¢ary lithia a je-li jeji stafi vét$i nez sto
milioént roki, jde s velkou pravdépodobnosti o hnédého trpaslika.

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

M trpaslici, L trpaslici, T trpaslici, Y trpaslici.
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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:  Linedarni velikost velké poloosy je a = a" /7" =25 AU, soucet hmotnosti je roven
a®/T? = My + My, 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 ¢ervenym trpaslikem z
nejspodnéjsi ¢asti 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

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 1o 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. —6.8.

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.

Thermo-
nuclear
reactions

Fully
convective

Name Gliese 229B Teide 1
Brown dwarf Brown dwarf
30-40 55
65,000 150,000
Temperature [kelvins] 100 1,000 2,600 3,400 5,800
4.5 billion 2-4 billion 120 million 2-4 billion 4.5 billion
Hydrogen fusion No No No Yes Yes

Deuterium fusion No Yes Yes Yes Yes

Jupiter Gliese 229A
Red dwarf star
300

250,000

Sun

Type of object Yellow dwarf star

1,000
696,000

Gas-giant planet

Mass [Jupiter-masses) 1
71,500

Radius (kilometers)

Age (years)
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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 GI1229B 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.

Objevy téchto objektli si vyzadaly, vedle jiz existujici tfidy M, zavedeni tifi novych
spektralnich tfid L, T a Y, pro hvézdy s teplotou mensi nez 2 000 K. U hvézd spektralni
tiidy M steplotou =~ 3 000 K ve spektrech dominuji mohutné pasy TiO a VO, které

postupné s klesajici teplotou slabnou.
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Chronologicky byla nejprve zavedena spektralni tfida L pro hvézdy s povrchovou
teplotou (2 200 — 1 400) K. Pro ¢arové spektrum je charakteristicky silny absorpéni pas CrH,
MgH, FeH a intenzivni ¢ary fidkych kovl Cs a Rb, dale jsou pfitomny Siroké ¢ary Ca a Na.
Vétsina hvézd L tiidy jsou zpravidla hnédymi trpasliky, ¢ast hvézd této spektralni klasifikace
vSak mohu byt velmi staré hvézdy s malou hmotnosti, jejichz teplota jiz poklesla ~ 2 000 K.
Naptiklad hnédy trpaslik GD 165B vyznacujici se teplotou 1 900 K a zafivym vykonem 1,2 .
10* Ls a hmotnosti 63 My jiz molekularni pasy TiO a VO nem4, proto byl zpo&atku nazyvan
podivnou hvézdou. Je soucasti dvojhvézdy DA4 + L4 ve vzdalenosti r = 33,4 pc.
~ (1 400 — 800) K pripadné i mén¢. Ve spektru pozorujeme
CH4, H20. Piikladem T trpaslikti 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 ° Ls a efektivni teplotou (950 —
1050) K, spektrum T 6.5. Obiha kolem cerveného trpaslika
Gl 229A spektralni tiidy M1 Ve po draze o poloméru 40 au

s obéznou dobou zhruba 200 rok.
Konkrétni vypocty dvojhvézdy hnédého trpaslika € Indi Ba - Bb vedly k ziskani fyzikalnich
L
parametri: T =1270 K, log I =—4.67  tedy 2.10”° Ls, R = 0,097 Rs, M = (40 — 60) M.
S
Posledni dosud spektralni tfidou je Y, s teplotou ~ 600 K, se spektralnimi ¢arami CHa,

NH: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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Ukazka spekter T6 — Y0, s carami H,0O a CHa.

ENERGY FLUX

H,O H,0 M dwarf

,""f_'r‘“"”—\;_ HyO L dwarf
—
= co H,0
2 -
W "
/w (W -
V! ety ’
L:i‘L "['||= cH
g
CH, -
4 CHy \H
CH,
NH
CH,
1 2 3 4 5 678910

WAVELENGTH (microns)

M dwarfs (3500-2100 K)
gnetically active, only the
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Nejnizsi teplotu maji hnédi trpaslici spektralni tfidy Y Ter < 800 K. Piedstavitelem je
hnédy trpaslik WISE 1541-2250 spektralni tfidy Y0. Ve spektrech objektti se nachdzi Cary
NH3, H>O, rozlozeni energie ve stiedni infracervené oblasti,

WISE 0359-5401, 1. 6,9 pc, YO
WISE 0350-5658, 1. 5,4 pc, Y1
WISE 1828+2650, r. 14 pc, Ter = (250 —-400) K ,>Y0

Prehled spektralnich tiid:
RozliSujeme hnédé trpasliky

M trpaslici 3 800 > Ter >2 200 K
L trpaslici 2 200 > Ter > 1400 K
T trpaslici 1400> Ter > 800 K
Y trpaslici Ter < 800 K.

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 T ~ 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
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Druhou moznosti testii spekter téchto objektli je metanovy test, viz obrazek. Pii teplotach
nad 2 500 K jsou molekuly metanu zcela disociovany. Hvézda, v jejimz spektru jsou
pozorovany vyrazné absorpéni molekulové pasy metanu CHy je pfili§ chladnd, aby mohla

byt hvézdou hlavni posloupnosti.

4.2. Spektra a atmosféry hnédych trpaslikt

Spektra hnédych trpaslikii

Podrobné;jsi klasifikace spekter M trpaslikii je nasledujici. Opticka spektra jsou
charakterizovana silnymi pasy oxidua: 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.

Daéle je vyrazna He emise 656,3 nm. V nékterych pozdnich M trpaslicich je detekovatelna
absorpcni cara Li 670,8 nm. V blizké infracervené oblasti spektra jsou vyrazné ¢ary H20, CO
(2,3 um) FeH (1,2 um).

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

L trpaslici jsou charakterizovani (R-I) 2 2,2. Efektivni teploty L trpaslikii jsou z intervalu
od (1300 - 1 500) K do (2 000 - 2 200) K a jejich zativé vykony (4. 10 # -3.10 ) Ls.
(podle Basri et al. 2000, Leggett et al. 2000) .

Hustota rozloZeni hn&dych L trpaslik@i je v okoli Slunce odhadovanana (2-8). 1073 pc™,
Kirkpatrick et al. 2000, zatimco u hvézd z intervalu hmotnosti (0,1 - 1,0) Ms je prostorova
hustota 2. 102 pc.

Pro spektra L trpasliki, jsou charakteristické metalické hydridy jako napi. CrH (861,1 nm
a2 996,9 nm), FeH (869,2 nm a 989,6 nm), zejména kolem stfedniho typu L jsou nejvyrazné;si,
dale s poklesem teploty jiz slabnou.

Vhodnym indikatorem teploty jsou ¢ary TiO, stavaji se intenzivngj$i 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 ¢astecné

citlivé ke gravitaci, zejména u chladnéjSich modelt trpasliki.
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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 TiQO 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 ¢ary H,O v blizké infracervené oblasti spektra,
napiiklad (1,11 — 1,6) um, (1,35 — 1,45) um, (1,77 — 2,03) um, déle pasy methanu (1,30 —
1,50) um, (1,60 — 1,80) um a (2,20 — 2,50) pum.

Spektra Y trpasliki se vyznacuji ¢arami NH3 a H>O.

Atmosféry hnedych trpaslikii

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 dtlezitd i v nizkych optickych hloubkéach

Tt < 0,01. Intenzita, mohutnost vodni absorpce zavisi na detailech teplotni struktury a
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interpretaci konvekce. Pro Ter < 3 000 K se stavaji dtlezitymi v disledku rozptylu prachové
Castice.

Viézané-vazané opacity u molekul v optické casti spektra TiO, CaH a dalsi oxidy a
hydroxily, v infradervené ¢asti spektra H20, CO, celkové asi ~ 10 &ar.

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

U hvézd s nizkou hmotnosti chudych na kovy je tlak v atmosférach vyvolavan predevs§im
absorpci H-, zatimco Hz je dllezita v infracervené oblasti, pii vinovych délkach vétSich nez
| um.

Také vyznamnym je van der Waalsovo srazkové rozsifeni atomarnich car, vytvaiejici tyto
c¢ary mnohem silnéjSimi. Vznika pii dip6lové interakci mezi inizovanym atomem a atomem
v zékladnim stavu.

Pti nizkych teplotach (1 500 — 1 200) K je CO vycerpano formovanim methanu CHy, coz
charakterizuje prechod od L trpasliku ke T trpaslikim.

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

Corundum AL2Qs3, Perovskite CaTiO3, kondenzuje pii T < (2 300 — 2 000) K
Zelezo Fe, VO, kondenzuje pii T < (1900 — 1700) K
MgSiOs, MgSiOs.

Spektrum GL 229B + Titanu, CHa.
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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.
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4.3. Vyvoj charakteristik hnédych trpaslikti

Pro vypocet vnéjSich charakteristik hnédych trpaslikl 1ze pouzit kalkulator - Adam Burrows

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

v miliardach roks, hmotnost v jednotkdch hmotnosti Jupitera. Kalkulator propocitd Ter [K],

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

Centralni teplota objektu zavisi na hmotnosti, existuji ¢tyii rezimy

1.M 2 0,075 Ms, T, je dostate¢né vysokd, aby probihala syntéza vodiku

2. M £ 0,075 Ms, T. je piili§ nizk4, aby probihala syntéza vodiku na helium, objekt je hnédym
trpaslikem, hoti v ném lithium.

3. M £ 0,06 Ms, T. je nizka pro hofent 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 hofeni deutéria. U objektii s mensi
hmotnosti nedojde k zapaleni deutéria.

Zakladni hvézdnou charakteristikou 1 u hnédych trpaslika je hmotnost, ktera je vSak obtizné

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

vykont jako funkce hmotnosti a stafi 1ze predpovidatelné propocitat.

Stavba hnédych trpaslikii: metalicky vodik, helium, elektronovéa degenerace. Plati rovnice
ap M

aMm . e e 1 . v o
= = —=4nr? p . Pii nerelativistické degeneraci uvazujeme
dr r2 dr

1 5
polytropickou zavislost P = K p¥ , ¥y =1 + ~, n= 1,5,y = 3 - V pfipadé

relativistické degenerace n = 1. Vnitini stavba hnédych trpaslikii je jednoduch4, jsou plné

konvektivni. Pouze u nejchladnéjSich trpasliki nedosahuje konvekce az k povrchu. Na
povrchu se nachézi tenké fotosférickd vrstva.

Zobrazen vyvoj centralni teploty pro tfi rizné hmotnosti, zachyceny teploty horeni Tu pro
vodik, TwLi pro lithium, Tp pro deutérium. Je proveden vypocet nezbytné minimalni hmotnosti
pro hoteni vodiku u hvézd.

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

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

PiiZ=0— 0,09 Ms.
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log T (K)

55 ° - "\ 0.012 M,_

log t (yrs)

Vyvoj hnédych trpaslikit miizeme sledovat prostfednictvim viridlové véty,

(Ey) = — %(Ep) , predpokladdme pomalé smr§t'ovani, Casové < Tgy,zména A R zéporna.
2 2 . , . A
Plati E, = —k LA E,=k %AR. Pti konstatni hmotnosti AE, ~ — —I; > 0.
R R R

Hvézdy se smr$t'uji a zahrivaji.

Zména zativého vykonu s ¢asem, teoretické vypocty
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109 0,32 M 0,83 P 0,088
2) Zména efektivni povrchové teploty 7,, ~1550K -
e t 0,05 1072

Hnédy trpaslik s hmotnosti 0,030 Ms ma efektivni povrchovou teplotu v intervalu (2 800 -
900) K pti staii 10 ®rokd az 10 ° rokd.

Zména poloméru s ¢asem

5 0,18 T 0,11
Polomér hvézdy mlize aproximovan rovnici R ~ 6,7.10* km 10° A . Zavisi
g 1000K

1

slabé na hmotnosti R ~ M 8. Pfikladn€ hnédy trpaslik (zelena barva) s hmotnosti 0,030
Ms ma polomér 4,3 Ry a 1,0 Ry v ¢asech 10° a 10 ? rokd.
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Naésledujici obrazek zachycuje obsah lithia jako funkci Ter pro hvézdy v Plejadach.
Hvézdy spektralnich tiid G a K (6 000 - 5 000 K) maji obsah odpovidajici kosmickému, u
spektralni tfidy 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
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lithium, M trpaslici nizSich hmotnosti nikoliv, protoze jde o pIné konvektivni hvézdy, ve

kterych lithium pfi termonukledrnich reakcich jiz bylo spotfebovano. Hnédi trpaslici obsahuji
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lithium, protoze u nich neprob¢hly termonukleédrni reakce.

Dalsi obrazek demonstruje aplikaci metody urCovani stafi Plejad, 110 miliond rokd.
Hranice vycerpani lithia je naznaCena kolmou carou k posloupnosti nulového stafi, je
definovdna pomoci Udaji ziskanych ze spektroskopickych pozorovani. Na obrazku jsou
zachyceny hvézdy nizké hmotnosti a hnédi trpaslici s ,,dostupnymi‘ spektry, s detekovanou

7w

¢arou Li 670,8 nm pfti ekvivalentni Sitce vétsi nez 0,05 nm.
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Hvézdy s mensi hmotnosti jsou pln¢ konvektivni, veskera latky hvézdy projde jadrem,

lithium shofi. U hvézd s hmotnosti 0,075 Ms shoti 99 % veskerého lithia za 10® roku, u

hnédého trpaslika s hmotnosti mensi nez 0,06 Ms vyhoti lithium za

1010

rokii. Tedy

pritomnost absorp¢ni spektralni cary Li 670,8 nm ukazuje, ze hmotnost hvézdy je mensi nez

0,06 Ms. Vpravo od ¢erné ¢ary je Li jiz vyhotelé.
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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.

Prvotni lithium [Li]...3,1 ,[H]...12. Na 5.10® atomii vodiku ptipada 1 atom lithia.

Modely atmosfér hnédych trpaslikii

Hlavnimi prvky u hnédych trpaslikii s obsahem kovil totoznym se Sluncem jsou vodik,

helium, kyslik, uhlik a dusik.

Silné absorp¢ni pasy a prach jsou podstatné pro tvar

pozorovaného spektralniho rozdéleni energie u hnédych trpaslikli. PopiSeme sloZeni atmosfér

a rozdéleni teoretickych modelt atmosfér, s uvedenim zastoupeni a vlivu atomii a molekul.
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Vodik je pievladajici ve formé Hz a je z n¢ho sloZzeno 90 % atmosfér hnédych trpaslikl. Je
ptitomen v podobé H,O, CH4, NH3, H»S, rovnéz vsak FeH,CrH, CaH, MgH.

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

Kyslik je pievazné zastoupen ve formé H>O, a CO, rovnéz vsak v podobé Al>O3, TiO, VO.
Posledné uvedené vytvaii tvar spektra M trpaslikt, ale mizeji pfi teplotach nizsich nez (2 100
—1800) K.

Uhlik je ve form¢ CO pfti vyssich teplotach a nizkych tlacich, CH4 pfi nizkych teplotach a
vysokych tlacich. Molekula CO je dominatni u M trpasliki, CH4 v T trpaslicich a velkych
planetach. Ptechod CO na CHy je tfizen rovnici CH4 + H2O < CO + 3 H; piiblizné kolem
teploty 1 100 K (Fegley & Lodders 1996).

Dusik je dominantni formou vyskytu v atmosférach hnédych trpaslikii, zastoupen v NH3 pfi
nizkych teplotich a N; pfi vysSSich teplotach. Pfrechod od N> k NH3z se uskutecnuje pfti
teplotach (600 — 700) K a je fizeno rovnici N2 + 3 Hz <> NHj3. Molekularni dusik je
pozorovatelny v blizké infracervené oblasti.

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

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

Hot¢ik a kfemik jsou vice zastoupeny nez véapnik a hlinik ve form& Mg/Si/O slou€enin
véetné MgxSi04 a MgSiOs.

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

Prachové modely uvazuji pfitomnost prach v atmosférach. Tyto modely reprodukuji
cervenou az infracervenou ¢ast spektra L trpasliki, fotony jsou absorbovany ¢asticemi prachu
a prevyzafovany v dlouhovlnné oblasti spektra.

Kondensacni modely se zabyvaji atmosférou, ve které se prach uklada v nizsich vrstvach.
Tyto modely reprodukuji modrou, ¢ervenou az infraervenou cast spektra T trpaslikd. Prach
je lokalizovan v opticky tlusté oblasti a fotony nejsou prevyzarovany.

Oba extrémni piipady 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 trpaslika...
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2MASSWIJ1207334-393254

Tas

55 AU at 70 pc

E =

FIGURE 7 The first image obtained of an extrasolar planet. The planet is orbiting the brown
dwarf 2MASSWJ1207334—-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 hoteni = (80— 100) M.

5. Cerveni obfi

Tabulka nejzndméjsich ¢ervenych obr.

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

Aldebaran 0,87 KS III 20

Pollux 1,16 KO 11 10

Kochab 2,07 K4 111 var 39

Mirach 2,07 MO III var 61

Menkar 2,54 M2 III 67

Capella 0,08 M1 I 13

Arktur - 0,05 K1,5111 11 referen¢ni hvézda

25Rs, 1,1 Ms, 4290 K, 170 Ls
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Aldebaran

5.1. Pro€ se hvézdy stavaji Cervenymi obry

Na zaklad¢ vypocti Bodenheimera 1992 bylo stanoveno, Ze vyvoj nejcastéj$iho ptipadu
cerveného obra s hmotnosti do 2,5 Ms vyzaduje splnéni podminek:

1. Nartst zativého vykonu jadra.

2. Existenci gradientu stfedni hmotnosti ptipadajici na jednu ¢astici p mezi jddrem a obalem.
3. Existenci atmosférické opacity, ktera je rostouci funkci teploty.

Zména charakteru vyvoje hvézd nastava u model pro hmotnostni rozsah (0,16 — 0,20) Ms.
Po dosazeni degenerace v jadru tyto hvézdy pokracuji v rustu teploty jadra, coz je spojovano
se zvétSovanim zafivého vykonu. V souvislosti s tim jsou tyto prechodové hvézdy schopny
produkovat stale vétsi rozSifovani poté, co se rozviji hofeni vodiku v jadru.

Pii zdivodnéni vychdzime z prace Adams et al. 2004, nejprve pfipomeneme zakladni vztah
L = 47Z'RZGT;». Pii vyvoji hvézda zvétSuje svij zafivy vykon, jde o tzv. ,,problém

zativého vykonu®, ktery mize byt feSen dvéma zplisoby. Bud’ hvézda zvétsi svoji velikost
(polomér) a hvézda se stane Cervenym obrem nebo miiZe nariistat teplota, pak se hvézda stane

modrym trpaslikem. Hmotnost pfedurcuje velikost zatfivého vykonu.
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PopiSme vyznam atmosférické opacitni ,,zdi* pii vyvoji Cervenych obri. Vyjdeme ze

, 4acT? dT
—, kde parametry T, ~, p se
3x0 dr

zakladnich rovnic stavby hvézd. Plati L = -4z

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

tvaru _d_T:,uGM !

dr r’A 1+n

, kde n je efektivni index polytropy charakterizujici fyzikalni

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

blizky konstanté v ¢ase pro danou hvézdu, viz Renzini et al. 1992, 4 je univerzalni plynova

konstanta. Kombinaci obou rovnic obdrzime pro Zativy vykon
3

L= 167 \(acG Y M Y T" | Tento vatah v zjednoduseném modelu budeme aplikovat
3 A 1+n A\ ko

na hvézdné fotosféry.

Opacitu (neprizrac¢nost) vyjadiime z Kramersova zakona K = konstp“Ta p=~ R kde
y =3 pro hvézdu shomogennim rozlozenim hustoty, u redlnych hvézd je hustota

koncentrovana ke stfedu, tedy 7 <3. Tedy opacita je zachycena jako rostouci funkce teploty
T, coz plati v rozsahu nami zvazovanych fyzikalnich podminek. Daéle plati p ~ % , odkud
upravime o> ~ R~7.

Upravami obdrzime % =(3- a))% +y(1+ a)% . Ze Stefanova-Boltzmannova zékona

v AL AT AR » . . < SRR, < .
obdrzime — =4~— + 2—— . ReSenim dvou rovnic pro dvé neznamé ziskdme dvé rovnice
L T R

AR o+l AL
AT __a AL —— =—F——=——. Tyto vztahy naznacuji, Ze zafivy vykon narlsta,

T w+sL = R yw+5) L

jestlize povrchové teplota a polomér se zvétSuji, fotosférickd hustota poklesava. Kterd

. vy “ , o wow s AL < o o . -
charakteristika pii pfechodu k cervenym obriim, zvétSovani - se meéni? Hvézda miize ménit

polomér nebo teplotu nebo obé veli¢iny. Je-li hvézdna fotosféra v blizkosti opacitni limity,

kdy je opacita rostouci funkci teploty, potom @ —> 0. V limité plati, Ze pri A—; —>0 a

% — gy % S naristem zarivého vykonu se zvétSuje polomér, povrchova teplota
vsak neroste. Tyto podminky popisuji vystup hvézdy vzhlru podél posloupnosti ¢ervenych

o

obru.
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Klic¢ova faze vyvoje Cervenych obrii — zmeéna stavebni struktury

Predpokladejme, Ze kontrakce jadra hvézdy na konci hoteni vodiku probiha v Casové Skale
w . « L s GM? y w1y
krat§i nez Kelvinova-Helmholtzova Casové skéle txy = —_ bro celou hvézdu, V ptipadé

casové Skaly menSi nez txy plati (Ex) + (E,) = konst. a dale 2(Ex)+ (E,) = 0,

GM?
zachovavaji se (Ex) a (E,) kazda zvlast, |Ep| = konst., M; > M,y , |Ep| ~ RJ +

J

GM M, ) ) _ dE GM?dR;  GM; Myp dR
—2L 22 rozdéleni mezi jaddrem a obalkou je trvalé, —L2=— 21 l— 22— =

dt Ry dt R? dt

2
, o o . dR Mj (R .
0 , obalka expanduje, jadro se smrituje, plati — = — — | . Jde o dusledek
dRj Mop \Rj

chemické nehomogenity rtiznych oblasti hvézdy.

Uloha 10.2 Urcete gravitacni potencidlni energii vndjsi konvektivni obalky ¢erveného obra
Arktura, u kterého je hmotnost jadra My = 0.8 M a vnejsi obalky M, = 0,3 M, polomer
dosahuje 30 R,,. Stanovte celkovou energii hvizdy.

Reseni:  Gravitacni potencialni energie je rovna E, = —GM;M,,/R = —3,0 - 10% J. Za
predpokladu v = 5/3 ma virialova véta tvar 2(Ey) 4+ (E,) = 0. Celkova energie hvézdy
cervencho obra je (E.) = (B + (E,) = —1,5-10% J.

Uloha 10.3 Modelovy éerveny obr ma polomér 20 R, Kompaktni jadro o hmotnosti M; =

0,6 M je obklopeno rozsihlou vnéjsi konvektivni obdlkou o hmotnosti M, = 0,2 M.
Urcete gravitaéni potencidlni energii obalky! Aplikaci virialove véty, za predpokladu v = 5/3
stanovte tepelnou energii By plvnu. Za zjednodusujiciho predpokladu, Ze obalka je sloZena
z plné ionizovancého vodiku, urcete velikost energie, kterda by se uvolnila pfi ochlazovani a
rekombinaci na neutralni vodik. Rekombinaéni energie je 13,6 eV.

Reseni:  Gravitacni potencidlni energie je E, = —GM;M,,/R = —2.3-10™ . P¥i platnosti
virialove véty (E,) + 2(Ey) = 0 obdrzime Ey = 1.15 - 10%9 ). Celkova rekombinaéni energie
obalky je Bk = }?{—218 1078 =52.10%.

5.2. Vyvoj hvézd po odchodu z hlavni posloupnosti

Po odchodu z hlavni posloupnosti je vhodné provést rozdéleni hvézd podle hmotnosti.

I. Mpoé’ < 0,075 MS
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Jde o hnédé trpasliky, u kterych v nitru nebézi klasické termonukledrni reakce, vyjma
kratkého hoteni deuteria na pocatku. Spektralni typ M, L, T, Y. Kon¢i jako vodikové a
héliové sféry, podporujici degenerovany elektronovy plyn.

I. 0,075 Ms < Myo: < 0,4 Ms

Hvézdy hlavni posloupnosti M trpaslici. Pfiblizn€ 66% nové zformovanych hvézd spada do
tohoto intervalu.

L. 0,4 Ms < Mpo: < 2,5 Ms

Na hlavni posloupnosti jde o hvézdy M, K, G, F. U nich po odchodu z hlavni posloupnosti se
rozviji degenerované heliové jadro, vyvoj sméruje k relativné dlouhé etapé cerveného obra.
Pozdéji probéhne heliovy zdblesk. Asi 30% nové vzniklych hvezd spada do tohoto intervalu
hmotnosti.

V. 2,5 Ms < Mpo: < 8,0 Ms

Jde o hvézdy A nebo B na hlavni posloupnosti. Pokracuje stabilni horeni vodiku
v nedegenerovaném jadre, pozvolna také helia, bez heliového zablesku. Posléze co se premisti
na asymptotickou véetev obrii, vznikne degenerované C/O jadro. Priblizné 3% nové vzniklych
hvezd konci v tomto hmotnostnim intervalu.

V. 8 Ms < Mpo: <10 Mg

Tyto hvézdy na hlavni posloupnosti maji spektralni tfidy B. Po ukonceni vodikového a
héliového hotfeni zafina hoteni uhliku uhlikovym zableskem. Pozdéji formuji kysliko,
neonove, magnesiové bilé trpasliky. Zhruba 0,2% z poc¢tu nove vzniklych hvézd konéi takto.
VI 10 Mg <Mp05< 15 My

Na hlavni posloupnosti jde o hvézdy B nebo O. Probihaji v nich reakce hoteni od vodiku do
kifemiku. Jejich zeleznd jadra jsou pfiliS hmotné, aby podporovaly tlak degenerovaného
elektronového plynu, kon¢i jako neutronové hvézdy. Jde asi 0 0,2 % nové formovanych hvézd
spadajicich do tohoto intervalu.

VIL Mpo: > 15 Ms

Tyto hvézdy jsou spektralni tfidy O na hlavni posloupnosti. BéZi v nich Siroky rozsah reakci
od hoteni vodiku po kiemik. V posledni fazi vyvoje jde o chaoticky vyvoj. Mohou skon¢it

jako Cerné diry.

Ptesné hodnoty hmotnosti zavisi na pocatecnim chemickém sloZeni.

Maximalni mozna hmotnost bilych trpaslikii je Chandrasekharova limita Mcn = 1,4 Ms.
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Maximalni mozna hmotnost neutronovych hvézd je Tolmanova-Oppenheimerova-Volkoffova

limita Mrov = 2,3 Ms.

log (L/L )

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; Hyg, 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 hvezd z hlavni posloupnosti pri 1 Ms podle Kippenhahna

- s e T N
T 1 Mum (Z=0.02) - %l
3 L. 2|
- B 0/ "
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;J » E 7
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0+ 1_ -
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3.9 3.8 3.7 3.6 35

log Tegr (K)

A - B: Vyvoj hvézdy na hlavni posloupnosti, probiha hoteni vodiku v jadre.

B: Vodik v jadfe vyCerpan, zacind hotfeni v slupkovém vodikovém zdroji. Plati poucka tzv.
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 miliardu rokd.

C: V tomto bod¢ zhruba %2 hvézdy je jiz konvektivni, polomér se zvétsil tak, ze hvézda jiz
dosahuje Hayashiho linie. Z hvézdy se stal cerveny obr, s heliovym degenerovanym
jadrem.

C - D: Hofeni vodikové slupky pfidava hmotu k degenerovanému jadru, které se smrst'uje.
Opét se uplatiluje zrcadlovy efekt, tudiz obalka expanduje. Obraz hvézdy lezi na Hayashiho

linii, Ter se téméf neméni. Vysledkem je expanze, narist zafivého vykonu hvézdy, obraz
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stoupa vzhiiru po vétvi Cervenych obril. Jadro hvézdy se dale smr$tuje, ve slupce se zvétSuje
hustota, degenerované jadro je na svém vrcholu. Hofeni slupkového zdroje se stava 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.

F — nestabilita hoteni helia, heliovy zablesk v tomto bodé&, pii hmotnosti jadra = 0,45 Ms

]..Onllll!llll—l_l ‘I'l'l'l'l'l'l'l‘ ‘—:
08 [ .
-§0.6:— {
=04 ) 5
B |
d :
| <
0.01A111.F1111.|.1L111:%
0

5 10 11.0 115 12.0
age (10° yr)

diagram hmotnost — stari

Srafované Cervené Casti zobrazuji oblast hofeni. Tmavsi ¢ervena oblast zachycuje ucinné

hoteni, zatimco svétlejSi méné ucinné. Seda oblast zobrazuje konvektivni ¢ast.
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Odchod hvezd z hlavni posloupnosti pri 5 Ms podle Ibena
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Odchod hveézd z hlavni posloupnosti pri 5 Ms podle Ibena

Jednotlivé etapy vyvoje po odchodu z hlavni posloupnosti pti 5 Ms dle Ibena

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 — nariistd zafivy vykon, polomér, 2,4 — 4,3 Rs, povrchova teplota mirné
poklesava

2 — 3: Od bodu 2 probiha celkova kontrakce hvézdy, povrchova teplota mirn¢ narista,
konvektivni jadro se zmensuje, v bodé 3 hvézda opousti HP, 3,9 Rs, Tj = 3,6.10" K, L =
1,3.10° Ls.

3: model hvézdy

87



d \_w
\ L.=11301L, /sy,
\ T, = 16,900 K / h
. 5
\\ H.H I //
\ . He envelope
\ )
\ /
\ /
!
\ /
\ /
\ /
A !
\ /
\\ /
H-burning shell /PN
He core iy 4
%,
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 vytvari vodikovy slupkovy zdroj,
v bod¢ 4 vyhotelé heliové jadro, obsahuje 7 % hmotnosti hvézdy, zafivy vykon jadra hvézdy
L. = 0,6 Lg, 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 , Ly =950 Lg, 36 %
energie se spotfebovavd na expanzi hvézdy — bod 5, hmotnost degenerovaného
izotermického jadra tvoii maximalné 10 % hmotnosti hvézdy.

Maximalni hmotnost izotermického jadra M; vzhledem k celkové hmotnosti hvézdy M je

Schonbergova-Chandrasekharova mez -

2
M;
M] = 0,38 (p:lOb) . Izotermické jadro je prevazné slozeno z helia ¥ = 0,98, Z = 0,02,
hv j

pi =1,3. Obalka je predevsim ionizovany vodik X = 0,71, Y = 0,27, Z = 0,02, u,p = 0,6.

M; 2 .. ., , . .
Dosadime M’ = (0,38 (%) = 0,08. Je-li vizotermickém jadru vice nez 8% celkové
hv )

hmotnosti hvézdy, stane se nestabilni a za¢ne se jadro smrStovat.

2

Pti prekroCeni nastane smrit'ovani heliového jadra, u; T - M; l,u= ————.
3X+0,5Y+1

Uloha: Hvézda je formovana pii po¢ateénim chemickém slozeni X = 0,68, Y = 0,30, Z = 0,02,

88



Kop = 0,63 .V jadru probéhla preména vodik — helium. Nasledn€ p; = 1,34, dosazeno
21 =0,08.

Uplatnuje se tzv. zrcadlovy efekt mezi jaddrem a obalem, smr§tovani jddra — expanze
obalky, expanze jadra — smrStovani obalky. Jadro se smrstuje, zahtiva, obalka expanduje,
polomérR T .

5 — 6: Hertzsprungova mezera, hotici slupka se ztencuje, expanze je spojend s ochlazovanim
obalky, zvétSovani opacity, piesun k bodu 6, pfenos energie konvekci. Vznika Cerveny obr.
Vbodé 6 T. = 1,3.10°K, p, = 7,7.10° kg.m™ .

6 — 7: Faze Cerveného obra. Cerven}'l obr, T; = 108 K, L = 8,8.10? Lg.

Nartsta teplota a hustota v horici vodikové slupce — zvySuje se produkce energie, roste
zativy vykon, poklesava opacita podpovrchovych vrstev s T | , iont H™, nartsta zafivy vykon,
vbodé¢ 7 polomér 74 Rs, konvektivni vrstva zasahuje do vrstev ovliviiovanych
termonuklearnimi reakcemi — zmény chemického slozeni na povrchu, pokles obsahu Li a
dalsich prvki, rGst obsahu prvki které vznikly pfi termonuklearnich reakcich, napt. SHe ,
konvektivni vrstva se piiblizuje k vodikové slupce — bod 7, roste obsah %} N (vznikl z 1 (),
naopak klesa obsah 12 C — zména poméru %4 C /'3 C apoméru 2} N /12 C

na povrchu hvézdy — spektroskopicky detekovatelné, nardista centralni teplota — pfeména

dusik — kyslik.

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

Body Doba trvani v rocich Vyvojova etapa

1-2 6,4.107 hoieni vodiku v jadru

2-3 2,2.10° celkové smr$tovani hvézdy
3-4 1,3.10° hoteni vodikové slupky

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

6-7 6,0.10° erveny obr

Odchod hveézd z hlavni posloupnosti pri 5 Ms podle Kippenhahna
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Vodikovy slupkovy zdroj je podobny jako u hvézd s nizs§i hmotnosti. Zasadni rozdilem je v
tom, Ze jadro se nestane degenerovanym v této etapé vyvoje.
A — B — C: Hvézda ma na hlavni posloupnosti konvektivni jadro, piechod od hofeni ve
vodikovém jadie k hoteni ve slupce je rychlejsi nez u hvézdy 1 Ms. Hvézda jako celek se
rychleji smr$tuje, vysledkem je kratky ptesun doleva B — C. V bodé¢ C zacin4 hotet vodikova
slupka.
C - D: Hmotnost heliového jadra Cini zhruba 0,4 Ms. Je mensi nez Schénbergova-
Chandrasekharova limita pro stabilni izotermické jadro. Znamena to, ze jadro se nemiize
zmenS$ovat, tak aby setrvavalo v tepelné rovnovaze. Jadro neni husté, tudiz tlak a hustota ve
slupce nejsou vysoké. Dusledkem je relativné vétsi podil hvézdné hmoty ve vodikové slupce
(veétsi nez 1 Ms). Jde o tzv. tlustou hofici slupku. Pii presunu vét§iho mnozstvi helia do
jadra, se ptiblizuje Schoénbergové-Chandrasekharoveé limit€é hmotnosti a pomalu se smrst'uje.
Ve vrstvé vodikové slupky nartista hustota, pfi které je hotfeni vice efektivni, takZe mensi ¢ast
hmoty stac¢i produkovat energii pro zativy vykon. Hmotnosti podil slupky poklesava. Jde o
tenkou hotici slupku. Proto podle zrcadlového efektu obalka expanduje a stava se vice a
vice konvektivni. V bod¢ D je hvézdy pln¢€ konvektivni a dostava se na Hayashiho linii pro
cervené obry. Vetapé C — D zafivy vykon poklesava. Vnéjsi konvektivni zona narista
velmi hluboko do nitra hvézdy v relativng kratkém &ase. Cést produkované energie ve slupce
je spotiebovana pro expanzi obalky, zasi 5 Rs v C do 50 Rs v D, proto poklesava zaiivy
vykon.
D — E: Hmotnost heliového jadra pfesahuje Schénbergovu-Chandrasekharovu limitu, jadro
se smrStuje a pfitahuje slupku. Kontrakce jadra probihd v Kelvinové-Helmholtzové ¢asové
Skale, trva pouze asi milion rokt. Vyvoj z D do E je rychly, pfechod ptes Hertzsprungovu

mezeru. Mezi F — E vznika modra smycka, jde o pfesun k vyS§im teplotam.
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E: Konvekce dosahuje maximalni hloubky pfti pfiblizovani se k bodu E. Zasahuje do vrstev,

vvvvvv

jsou prinaseny k povrchu, jde o tzv. prvni promichavani.

F: zaCina hoteni helia v nedegenerovaném jadre.

5.3. Stavba ¢ervenych obri

termické heliové jadro

- __.-—-_/ .I.l"

Modely vétve Cervenych obrii jsou ziskavany feSenim rovnic stavby hvézd. Vychazeji
z predpokladu jejich sférické symetrie, zanedbani magnetického pole, rotace, ztraty hmoty
z povrchu. Vnéjsi oblasti pIn€¢ promichavany, popis konvekci. Zasadné dulezité je urceni
hranic konvektivnich zén. Schwarzschildovo Kritérium stability je pouZivano pii

pfedpokladu chemicky homogenniho sloZeni, nenastdvd zména p s hloubkou, tedy plati

prr Viaa < Vaa , tedy zafivy teplotni

V=0, vp= |22, |35 y

alnP| > alnP

| alnT

rad
gradient < adiabaticky teplotni gradient. Naopak tedy nestabilita - konvekce nastupuje pfi

| alnT
dlnP

| alnT alnT F

—_— — = K.
rad alnP|ad’ |alnP|ad T4

Jinak zapsano V,q = Vgt <  Viqq -Zavadime index zachycujici aktualni gradient ve

alnT

pyevs P 0.07, tzv. y efekt,

ad

hvézdné latce. U chladnych hvézd existuji konvektivni zony |

vyvolany Castecné ionizovanymi zonami. Obecné plati, Ze hvézda vzdy prijima mensi
strmost teplotniho gradientu.

Jestlize konvektivni buiika adiabaticky stoupa v prostredi, které je v zafivé rovnovaze a ma
gradient u, potom je podminka konvekce vyjadiena Ledouxovym kritériem. To je piesn&jsi
vymezeni pro piipad chemicky nehomogenniho slozeni hvézdné latky v nitru

dinT | dinT
dar dar

dinu
dr

rad ad
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Ledouxovo kritérium je v chemicky homogennich vrstvach stejné jako Schwarzschildovo
kritérium. Pro dané adiabatické a zativé teplotni gradienty je chemicky stratifikovand vrstva
ve hvézdeé stabilngjsi viuci konvekci nez chemicky homogenni vrstva. Konvekce je velmi
uc¢inna v chemickém promichavani. Chemicka stratifikace se v konvektivni vrstvé zrusi, dojde

k zprimérovani .

Modely ¢ervenych obri odrazeji

1. Polohy hvézd na H-R diagramu, zarivy vykon, efektivni teplotu jako funkce chemického
sloZeni a stafi.

2. Vyvojové Casové Skaly (relativni poCty hvézd rtznych zativych vykont podél faze
cerveniho obra. Zde existuje relativné maly rozsah Ter, pozvolna klesajici v ¢ase, velky rozsah
zativych vykont rostoucich v Case.

3. Fyzikdlni a chemickou strukturu, jeji vyvoj v Case.

Sit modelti Cervenych obrii zpracovali Charbonnel, Meynet 1996, pozdéji Siess 2006.
V poslednim obdobi je zkouména rotace jader Cervenych obri. Zachovani momentu hybnosti
vyzaduje, aby jadra téchto hvézd rotovala rychleji nez jejich obélky. Informace o rozdéleni

momentu hybnosti nelze ptfimo pozorovat, zjiSt'uji se seismologickym vyzkumem.

5.4. Studium atmosfér ¢ervenych obra

Turbulence v atmosféfe rozdélujeme na dva typy. Mikroturbulence je jev spojeny
s elementy plazmatu, jejichz rozméry jsou malé ve srovnani se stfedni volnou dréhou fotonu.
Zareni tak prochazi pres pohybujici se elementy v atmosfére, jejich rozdéleni podle
rychlosti ovliviiuje profil ¢ar stejnym zplisobem, jako rozdéleni ¢astic podle rychlosti.

Pii makroturbulenci fotony zustavaji uvnitf pohybujiciho se elementu az do opusténi
povrchu hvézdy.
Rtzné ¢asti hvézdného disku maji rozdilné rychlosti, pfedpokladdme Gaussovské rozdéleni

rychlosti jako u termického rozloZeni rychlosti, plati vztah

2RT ’ r s
vy = \/vtzep + vi, = \/T+ vZ, . lzotropni gaussovskd funkce, spojeni dvou

ussovskych funkci v vé gaussovské 1 vy = . Pti iname, 7
aussovskych funkei vede k nové gaussovské funkci v§ = v, + vf,, . Pipomindme, Ze
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v, je pozorovana slozka radidlni rychlosti, urCovana z kiivek riistu, teplotni rozsiteni zavisi na
p , turbulentni nikoliv. Typické hodnoty obrit K0 4400 K, vy, = 1kms™, vy, =1 —

2 kms™1

Uloha 7.17 Hvézdny obr spektralni t¥idy K ma efektivni teplotu 4 300 K. Zjisténa hodnota
mikroturbulentni ryvchlosti je vy = 2k -5~ L Stanovte sirku cary Fe I o vinove délee A =
553,93 nm.

I . . 1/2 1 &ex ..
Reseni:  Pro ryvehlost tepelného pohybu plati vpeipe = (2";1—T) " =1,13km-s~!. Sitku ¢ary

PR AV 20 (2 2 /2  1n-2
uréime ze vztahu AN =2 (02, + L-m.jpr) = 10" " nm.

Uloha 7.18 Dokazte, ze rovnici hvdrostatické rovnovahy lze napsat ve tvaru pouzivaném

naptiklad u modeli hvézdnych atmostér % = %.

S e N et _AM . o T s o AP
Reseni: Vyjdeme ze vztahu g = Gz a d7 = —kpdr a dosadime do rovnice G- = —pg.

Kiivka riistu obecné, jeji predpoklady

— log gfN + konst.
usek A — B: linearni ¢ast, opticky tenka ¢ara, W ~ gf, N
usek B — C: pfechodova ¢ast, jadro nasycené, stted Cary opticky tlusty W ~ \/m
usek C — D: ¢ast utlumu zareni, srazky formuji kiidla cary W ~ \/gf_N
Zjednodusujici predpoklad, mikroturbulence je izotropni, nezdvisi na t

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

X -Ecxc T ,pocet absorbovanych atomti ! — W ! | kiivka rlistu se posouva vpravo,
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Fig. 16.1. Curves of growth shift to the right as the excitation potential is
increased. These curves are computed for Fe I A6253 in a solar-temperature
model with a surface gravity of 10*cm/s?. When the shifts are translated into

(%

Zjisténé ekvivalentni Sifky nasycenych ¢ar jsou vétsi nez vyplyva z modelu zahrnujiciho

pouze tepelné rozsifeni a rozsiteni itlumem zéieni, u éervenych obri jde o mikroturbulenci

-3 T T T T T T
4 -
> 2
s 0 ~
S 5l : 7
2
Py .
7 ] 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 slightly wider spectral band. Values of velocity

dispersion, & for an assumed Gaussian velocity distribution for the
microturbulence are in kilometers per second.

Dalsi vlivy na vysku tseku nasyceni jsou zeemanovské rozstépeni, efekty superjemné
struktury, charakter rozd¢leni teploty v atmosféte, utlum v disledku Starkova jevu, odklon od
LTR, neptesnost hodnot sil oscildtorii. Rovnéz gravitaéni zrychleni ovlifluje kiivku rastu

v oblasti tlumu, analyza ¢ary Na D> 589.0 nm
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Gravity effect in the Soalar curve
damping constant
Na D A5890
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Fig. 164. The Na D, line grows differently for difference surface gravities
because of the pressure dependence of its damping constant. The models have

Sily oscilatorii — krivky rustu
Teorie klasického dip6lu, oscilator v poli rovinné elektromagnetické viny
E (t) = E, et | oscilator slozeny ze dvou hmotnych bodii ve vzdjemné vzdalenosti 7 ,
pohybova rovnice pro oscilator m, 7= Me W37 — M,y 7 +eE
hmotnost x zrychleni = sila pruznosti — disipativni sila, tlumeni oscilatoru pii vyzafovani + vnéjsi sila

.. v . 2KV v
pfi vztahu pro absorp¢ni koeficient x,, = — obdrzime
Cc

02 X
4 : . - ’
K, = £ >—N , kde v je frekvence vynucend, vo je vlastni frekvence
meyC 2 Y
et (v=vg)?+ n

oscilatoril, y konstanta utlumu charakterizujici priub¢h k,, v zavislosti na frekvenci

W~ N, celkovému absorpénimu koeficientu k,, , absorpce v ¢are jako celku

K= [r,dv, K, = fn—ei f N ,kde :l—ej tzv. klasicky polomér elektronu

f ...sila oscilatoru, pocet elementarnich oscilatord, které se zacastni absorpce

N... pocet absorbujicich atomtli, N ~ g, v tabulkach udavana hodnota g 1

v astrofyzice se pouziva zavislost mezi W a poc¢tem atomii NV, tzv. kiivka ristu

Celkova intenzita ¢ary (W) zavisi na poctu atomi v jednotce hmotnosti daného prvku, které
jsou schopné absorbovat zatfeni dané frekvence. Tedy W a profil ¢ary jsou funkci

a) celkového poctu atomil ve vSech stavech ionizace a excitace urcitého Gprvku na jednotku
hmotnosti

b) T a Pe ve vrstvé, v niz ¢ary vznika (T a P. urcuji podil atoml v daném stavu ionizace a

excitace)
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¢) atomarniho absorp¢niho koeficientu «,,

d) opacity atmosféry u dané vinové délky (je-li vysoka, prispiva k pozorovanému zareni jen
malo vrstev a pocet atoml vytvarejicich absorpéni caru je mensi nez v atmosfére
prahlednéjsi).

Razné kiivky rastu podle typu hvézd, obii, trpaslici, podle vzniku Car — absorp¢ni, rozptylové,
podle modelu atmosféry, matematickych aproximacich zakladnich vztaht.

Russell, Unsold, Greenstein, Wrubel, Voigt, Aller.

Predpoklady:

1. VSechny cary vznikaji ve stejnych vrstvach atmosféry, stejnd 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 tlumu volena podle zkoumané atmosféry

5. Volba modelu atmosféry podle teplotni stratifikace,

Metoda kiivek rastu je statistickou metodou, velky pocet W — redukce pozorovacich chyb,
ztrata rozdili mezi ¢arami. Dava predbézné vysledky fyzikalnich a chemickych vlastnosti
atmosfér, obsahu prvki, poskytuje vstupni parametry pro zptesnéni modely atmosfér.

V praxi se vybere vhodna teoretickd kiivka rstu, zavislost Planckovy funkce - linearni funkci
optické hloubky 7 : B, = By + By T, napt. pro Bo/B; = 2/3, pro kazdou caru se urci

pfislusna hodnota By/B; a hodnota log 1y, se opravi o korekci A log 1, . Ta zavisi na Bo/B1,

log %

~ a parametru utlumu. Plati logn,. = logny, + Alogn,.
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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 i 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
B 1 —2X

N8/
wrpo/Em T ® (“ txgot o

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:

1 (p) = ay ), (1)

A3/2 BO 1 -—X
Ty(l) =H—B‘—WH(1)(1+W+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 dam ping from loga = —3.0tologa =

—1.0 were considered for B("W/B" equal to §, 3, 4', 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 teoretické kiivky ristu, udavaji zavislost
mezi log % alogng,ne je pro stied spektralni ¢ary. Plati Milne — Eddingtoniiv model
atmosféry. ZjednoduSujici ptedpoklad ze ve vSech vrstvach atmosféry dochazi ke spojité

absorpci (koef. k) i ¢arové absorpci (koef. L,) , plati g, = ’l(—" = konst. ve vSech optickych

. l v v o , ..
hloubkach 7 = f_oo k, (h)dh. Wrubel uvaZoval C¢isty rozptyl (pravy), - neexistuje
pierozde€lovani energie mezi Carami. Stejné mnozstvi energie vyzarené elementarnim

objemem v dané¢ Cafe je timto objemem rovnéz absorbovdno. Chandrasekharovo feSeni

LA BO ap 1_Lﬂ. 2
1 5o <a2+__+ET,1a1 ,

1
—4—2=0 B; L N
3+ 2 1 1 A

rovnice prenosu zafeni pro zbytkovou intenzitu r; =
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aq, @, momenty Chandrasekharovych funkci H (u) , zavislosti Planckovy funkce vyzarovani

cerného télesa, je jak jsme uvedli linedrni funkei optické hloubky t: B, = By + By 1.

Pro ptipad ¢istého rozptylu plati L; =

1+my°

+1.20

+80

+40

log W/b

=40

-BO

| I 1 ] | ] | |
=08 o] +08 +1.6 +2.4 +32 +4.0 +48 +56

log 7,
F1c. 2—Theoretical curves of growth for B(Y/B(M) = %, 4 = 1: same notation as Fig. 1

FiF,
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o
£
1

na osu x vynasime log 1o = log N,s + log a, - log k;,
N;s pocet atomtl na 1 g hvézdné latky, r — stupeii ionizace, s — excitacni hladina
a, - atomovy absorp¢ni koeficient ve stiedu ¢ary

k, - koeficient spojité absorpce v oblasti zkoumané cary

(s w . y — . ,
na osu y vynasime log ,1_; , kde v je nejpravdépodobnéjsi rychlost atomi, v = vtzep + v,

By 2 i v 2kT
— = =, Gtlumovy parametr loga=-2.7,a = ,Avg = vy -, v = [—
B4 3 4mAvV c m
By 5040

— ~A , proto korekce logno. Oy = .

Bl Texc

Pro slabé ¢ary s dominanci Dopplerova rozsiteni se Sitka ¢ary méni linedrné se zastoupenim
prvku plati

mwe?N;/N

5040
e U Ny) +logA +log(gfad) — — x —log(k,) .

log% = log (

Ekvivalentni §ifka ¢ary = konst. pro danou hvézdu + zastoupeni prvku + pravdépodobnost
piechodu - efektivni teplota - absorp¢ni koeficient

Pro urcitou hvézdu kiivky rastu, kde A je konst. se 1isi pouze posunem podél osy x jejich
individualnich log gfA nebo ®y nebo log k,, , plati g = logkiT =0.

Zikladem metody je konstrukce experimentalni kiivky ristu, zjiSténi posuvi Ax , Ay

— urceni - N, Vuir, Srovnanim s teoretickou krivkou ristu, Ax =logn, — logn,ps

sy = tog (%) fog (%) 3
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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/By; = 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 5. - [log N - ©,,,] = log [grs T Ao /100] - log kx + A log no - log urv -
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 ness = log N - ©,,

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

Plotting the known values [log N - ©, ] against x we find from a straight line
fit by the method of least squares the values of log N and ©.;. = 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 I1

Multiplet Wavelenght low E.P. loggl Width
Nr. fm] [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 o Cas:the shifts of multiplets of Ti I

RMT n Ar Ay X
5,12 2 1450 0.11 0.02
a7, 38, 44 7 1403 0.14 083
69, 71,72, 74, 80 9 1361 005 1.06
102, 103, 104, 110 5 13.52 0.07 1.44
154,173 3 1237 012 1.93
183, 185, 186, 187,

206, 207 8 1230 016 213
249, 251, 252 4 12,22 012 230
284, 287, 288 3 11.87 0.08 255

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 15.53 0.12 1.10
69, 70, T1 3 15.27 0.06 1.57
87,91, 94 4 1442 0.15 2.01

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

RMT n Az Ay )

96 4 1297 007 293
119 3 1272 0.12 301
188 3 12,25 013 3.32
203,228 3 12,07 011 3.52
248,257 2 12,00 0.14 3.85
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Table 11: The curve of growth for o Cas:the shifts of multiplets of Fe I

RMT n Az Ay X

13, 14, 15, 16 6 17.23 0.09 0.85
62 3 16.10 0.07 2.19
114, 168, 169, 170 4 15.52 0.08 2.58
268, 342 2 14.60 0.10 2.81
383, 384 2 14.38 0.08 299
982 2 13.65 0.11 3.88
1018, 1087 3 13.50 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 o Cas:the shifts of multiplets of Fe I1

RM T n Az Ay x

40, 42 3 15.68 0.11 2.89
46,48,49 3 1570 0.09 3.21
74 3 14.59 0.7 3.89

Table 13: The chemical and physical parameters of o Cas

Element n Oezc Tz log No log V;
eV~ (K]
Til 41 1.1834+0.040 4 260+140 14.90+0.17
Ti II 12 1.160+0.140 4 3404620 16.854-0.18 16.72
Crl 15 1.14440.111 4 410+430 16.2040.14
Mn I 18 1.08440.108 4 650+£460 16.15+0.07
Fe | 27 1.196+£0.032 4 210+£100 18.364+0.21
Fe I1 9 1.175+0.157 4 2904550 19.2340.20 18.72
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Table 14: The velocity parameters of a Cas

Vier ﬁy Vdop Veur
[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 1.1 0.086 2.5 2.2
Fe 11 1.1 0.123 2.3 2.0

Aplikace ktivek rastu v soucasnych studiich.

The K giant star Arcturus:
the hybrid nature of its infrared spectrum
T. Tsuji
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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 Ay = 12.00, £micro = 1.87 kms™!, and £macre = 3.47 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 logW /v = —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 (% 0.6kms™ L) 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 lnuminous 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 clonds
(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 atmosfeér cervenych obrii

Vypocet modelti atmosfér — zavislost teploty, tlaku plynii, elektronové koncentrace na
optické hloubce. Vysledkem je struktura atmosféry, nezbytnd pro vypocet vystupujiciho
rozlozeni toku zéafeni. Zkoumano:

a) jak je ovlivnéna struktura modelu neurcitostmi, aproximacemi v pouziti fyzikalnich teorii
b) jaka je citlivost struktury modelu ke zméndm vstupnich parametrt.

Modely atmosfér hvézd pozdnich spektralnich typt (Ter < 4 000 K) jsou specifické.
V existujicich metodikach modelt jsou vyuzivana podstatna zjednoduSeni pii interpretaci
termodynamickych vlastnosti prostfedi, procest turbulence, pokryvkového jevu, zpétného
ohievu, povrchové ochlazovani, atd.

Pokryvkovy jev (blanketting effect) je vyvolan Carami kovl i molekul, které blokuji
prochazejici zatfeni. Absorbovana energie musi byt vyzafrena, coz se déje tim, ze kontinuum
vytvari zatici vrstvy s vétsi intenzitou, tedy o vyssi teploté — vznikd zpétny ohiev (back
heating, back warming).

Vypocty vyzaduji vykonné pocitace s velkou kapacitou paméti. Problémem je urceni
modelu atmosféry hvézdy daného spektralniho typu, s dostateCnou uUplnou siti modela
atmosfér hvézd, pii vybéru zakladnich parametrt: efektivni teploty T, gravitacniho zrychleni
log g, obsahu kovi | Fe/H |, Viur, Vmikro. Vstupni parametry jsou na sobé zavislé, proto je
diilezita astrofyzikalni teorie + vstupni parametry — optimalni model.

Velmi dulezité je chemické slozeni. V atmosférach cervenych obril jsou dilezitym zdrojem
opacity molekul, obsahujici atomy uhliku, dusiku a kysliku. Tudiz pii vypoctu sité¢ modeli
atmosféry chladnych hvézd je nezbytnd znalost obsah C, N, O tak i kovti, zdroje volnych
elektront, coz se odrazi na struktui'e modelu.

Model se zadanym Ter, log g a chemickym sloZenim, které ve vétSin€ piipadi je zaddno
pouze jednim parametrem - obsahem kovi [Fe/H], ziskdme prostfednictvim interpolacni
procedury modelu ze sité. Jednodussi metoda spociva v moznosti sjednoceni metitek modelu.
Pouziti pouze jednoho parametru obsahu kovli 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 urovni fotosféry opacita latky podstatnym
zpusobem zavisi na obsahu kovli, zdroji volnych elektront v atmosférach chladnych hvézd.
Nad fotosférou je opacita atmosféry takovych hvézd urfovana piedev§im absorpci
molekul, skladajicich se z atomi uhliku, dusiku, kysliku. Existujici sit€¢ modell jsou

propocitiany pro pevné zvolenou hodnotu rychlosti mikroturbulence, Vmiko = 2 km.s™.
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Takovym zplisobem pii sledovani spektra konkrétni hvézdy je vhodné vyuzivat model
atmosféry, u kterého budou zapocteny rozdilnosti fyzikalnich charakteristik této hvézdy, jak

mikroturbulentni rychlosti tak obsahu jednotlivych prvk.

Vlivy na pfenos zateni

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

1. Fyziky ¢arové absorpce
Zapoctenim absorpce car miiZe velmi podstatné zménit rozloZeni teploty s optickou
hloubkou, ve srovnani s atmosférou bez absorpcnich car.

Atmosférické vrstvy vytvaiejici kontinuum (7 < 0,3 ) ve srovnani s fotosférou bez ¢arové
absorpce, se zahfeji tzv. zpétnym ohievem — backwarmingem, aby se neporusila zativa
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
ohfivaji ¢ary CN fotosférické vrstva asi o 60 K. Vyznamné;jsi ohfev od CN nastava pro [Fe/H]
> 0.0, pro typické obry v jadrech spirdlnich a obfich 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 uplatiiuji predevsim vibraéné€ rotacni pasy pasy CO
(2,5 ym 5 um), podle GBEN je ochlazovéni od CO pii Ter = 4 000 — 4 500 K asi 200 K.
Zmensuje se s rostouci teplotou, pifi 5 000 K — 140 K, pii 5500 K — 90 K. Povrchové
ochlazovéani CO se podstatn¢ zmenSuje s rostoucim g.

ZmenSovani obsahu kovl v atmosférach vyvolava jeji efektivni ochlazovani. Déle pti Ter =
konst. plati [Fe/H] | —>loggT.

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

Rosselandovsky stfedni koeficient opacity kg pii pfedpokladu Ze stfedni intenzita je rovna

zdrojové funkci I, = S,, je vyjadien
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Zkoumani zékladnich souvislosti modeli atmosfér cervenych obri provadé€li napft.
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
zjednodusujici predpoklady vypoctu ovlivituji velikost odchylek pii ur€ovani chemického
slozeni.

Podstatnym pro vypocet modelli atmosfér hvézd pozdnich spektralnich typd bylo zahrnuti
pokryvkového efektu, velkého poctu car. Nejvice je rozvinuta metoda vybérové opacity,
Kurucz 1992. V ptipadé uvadéné prace Pavlenko, Jakovina 1994 je realizovana metoda
zapoctenim absorpce v ¢arach atomu a iontll v programu vypoctu modelu atmosféry SAMT71.

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

- profily jednotlivych absorpénich €ar jsou propocitany pomoci Voigtovy funkce,

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

Pro atmosféry K obrli byl propocitdn zékladni model atmosféry s parametry Ter, log g,

Fe/H, v¢: 4000, 1.5, 0.0, 2.0.

KML - model se zapo¢tenim 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 ¢arach atomd a iontt,

K - model bez zapocteni 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 ¢asti spektra u
chladnych hvézd jsou podstatné mensi ve srovnani se Sluncem a tudiz je lze pii vypoctech
integralniho toku zanedbavat.

Ze srovnavaci analyzy uvedenych modeli, z propocitaného vlivu jednotlivych zdroji
opacity na strukturu modeli atmosfér K obri vyplyva, Ze jejim zadkladnim zdrojem
v atmosférach je molekularni absorpce.

Metoda vybérové nepriizracnosti (opacity sampling) umoziiuje propocitat modely atmosfér
hvézd s dostateCnou piesnosti.

Odlisnosti v soucasnych modelech atmosfér ¢ervenych obrt jsou vice citlivé k teplotnim
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rozdilim u modelt v hlubsich vrstvach atmosféry nez v povrchovych vrstvach.

Propocty ukazaly, ze pfi kvantitativni analyze hvézdnych spekter je nezbytné tesit ulohu
vzajemné zavislosti. Odhady chemického sloZeni atmosfér musi byt v souladu se strukturou
atmosféry. Jestlize struktura atmosféry neodpovida ziskanému chemickému slozeni, vysledky
analyzy mohou byt zatizeny podstatnymi chybami. Pfi nesouladu chemického sloZeni a
struktury modelu atmosféry, s kterym jsou ziskany odhady obsahu prvki, mohou byt jejich
chyby stejného tadu jako velikost nesouhlasu. Tento zavér je velmi zajimavy pro feSeni
naptiklad ur€ovani chemického slozeni hvézdokup.

Byly vytvofena sit’ modelii 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 rozdelovaci distributivni
funkci opacity, kde jsou zapocitany cary prvka - kovl a molekuldrni cCary, vcetné
infratervenych CO a CN.

V praci Pavlenko 2003 jsou diskutovany vysledky vypoctl modelli atmosfér M obri
s normalnim chemickym slozenim.

Stavba vnéjSich ¢asti atmosfér cervenych obra podle Tsuji 2002.

Y
Dust
Envelope

1000 e _

/Rt

1500

Chromospheref

!

Spectral type

500

L -

O i L L 1 L
Tsuji (2002) K5 MO M5 M10 ——=>Sp.Type

107



Flux

25°10° TiO molecular opacities
i have very strong effect on the
L emergent fluxes.
2.0010° - no TiO ! H“ b TP
: , w\ W [”1
L \ i\w { g A
M
10-10° .; B
50°10° - .
0 i gD . s I . T I . . L . . 1
2.0-10° 4.0°10° 6.0°10° 8.0°10° 1.0-10* 1.2-10*
Wavelength A

108




3.
Ha 6562.82
° :
3.
2
E.
o
g o
Q. 2
o| = 8.
Cal6162 n| = o
o © S.
3 ~
o] X =
- bt
< - o
D =
Na|5889/96 —— -~ &
Cal 5857 a

Fe l/Cr I/Ti 1 5782/38

V/Fe | 5704 -09

Ca l/Fe | 5588

Fe | 54297
Fe | 5406

Fel5371.49
Fel5328

FellCal 5270
Mgl5183.60 |—
Mg|517268 |2.
Mg 15167.32

Fel5124-28
Fe 1 5083

Fe | 5041

Fe I/Til 5008 -14

Ti14982 ———
BallFe 14934 =
Fel4919-20 —

HE 4861.33

Mn | 4783
Fe I/'Mn | 476668
Fe | 4734
Mg | 4703

Fe lITil/Crl 4668 —
Criv14646 ————

VI/CallFe | 458094
Til/Fe | 4526 -29

AWMWWW A e i

Cr 15297 -98 —

@ =" fel5227__ ™
5 Cr 15904 08

=

Fe | 4482_06 :

(F:.a |”45,§ } 4%%5_59 = -
e —

Fel438355 _ rel4405

Hy 434047
CH 42994313 — -
Fe lICH 4271-72 {“'J Q

Cal4226.73 —_—

CHiFe |
Fel ——
Fe | 414448
H& 4101.74 _

4000 4100 4200 4300 4400 4500 4600 4700 4800 4900 5000 5100 5200 5300 5400 S500 5600 5700 5800

Ca Il 3968.47
Ca ll 3933.66



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
gravita¢nim zrychlenim, tedy log < 3,5, coz jsou vhodné parametry pro vypodet struktury
modelu atmosféry i vypocet syntetického spektra.

Seznam molekularnich ¢ar zahrnuje asi 5.10 ® &ar, z nichz kazd4 ma svij individualni profil,
pro silné Cary Voigtliv a pro slabé cary Gausstiv. Z celkového seznamu je vybiran podle
podminek seznam car, napiiklad pro atmosféru typického obra Ter ~ 3 000 K obsahuje
1,9 .10 ® molekularnich &ar.

Parametrizace modell pro obry vyzaduje splnéni dodate¢nych podminek, polomér hvézdy

GM

R musi spliiovat podminku Corar = = kde &, definujeme jako gravitatni zrychleni

v optické hloubce 7, = 1, coz je optickd hloubka v kontinuu na vlnové délce 1,2 um. Zativy
vykon je dan vztahem L = 47Z'RZO'T;. Pro jednoduchost je sit modeli zaloZena na

parametrech (Tef Jog g, M, [Fe/H], Viur).

Nyni nej€astéji pouzivanym modelem je MARCS model pro atmosféry hvézd pozdnich

typt, Gustafsson, Edvardsson, Eriksson, Jorgensen, Nordlund, Plez 2008.
Slozitost problematiky modelti atmosfér

1. Molekularni absorpce
2. Asymetrie tvaru hvézd, horké skvrny na povrchu, ibytek hmoty
3. Sféra molekul, prachu, konvekce — piestielovani do fotosféry, odchylky od hydrostatické
rovnovahy
4. Chromosféra

5. Odchylky od LTR — NLTE
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A grid of MARCS model atmospheres for late-type stars

|. Methods and general properties
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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 [«/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, S and N, and with 1.0 = £ < Skms™'. 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

MARCS — modely atmosfér pozdnich spektralnich typt
sit 10* modelti atmosfér

2500K < T, <8000K
- 1< logg <5

- 5< FH<+1 g=
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Sfericko-symetrickeé modely atmosfeér

. . iy dl . 1z v N v .
Rovnice pfenosu zafeni ma tvar =¥ — _, 7 4+ ¢ . Pfedpokladame, ze hvézda se vyznacuje
dS v v \4 y

sférickou symetrii, intenzita zafeni /, zavisi:
a) vzdalenosti » od sttedu hvézdy

b) na thlu $ mezi smérem zaieni a smérem radius vektoru.

Plati obecna rovnice v _ v dr + o, 49 pge plati ar_ cos 9 , 49 _ _snd
ds ords d$ ds ds ds r
Rovnice pienosu zéieni ve sféricko-symetrickém piipadé ma tvar
cos&'alv _sin 9L, =—x,1,+¢&, -
or r 09

Rovnice zafivé rovnovéhy je dana vztahem 47[I e,dv ZIdeV I I,dw . Integraci rovnice
0 0

pienosu zafeni ve vSech frekvencich a smérech obdrzime

1 d

r* dr

r2THVdV = —Tlcvdvjlvda)+47r]ggvdv,
0 0 0

00

d
Z platnosti rovnice zafivé rovnovahy vyplyva - i’zj-H ,dv =0 kde H, je tok zafeni,
r
0

mnozstvi zafivé energie protékajici ve vSech smérech pres jednotkovou plochu v jednotkovém

C

5
r

C je

intervalu frekvenci za ¢asovou jednotku je H, = II , cosdw . Tedy I H, dv=
0

konst. ur€ovana zdroji energie hvézdy. Celkovy tok zafeni po integraci po celém spektru je ve
sféricko-symetrické atmosfétre neptimo imérny ¢tverci vzdalenosti od stiedu hvézdy. Vztah je
diisledkem skutecnosti, ze v atmosfére chybi zdroje energie a jeji vytoky.

Je-1i tlouStka atmosféry mnohem mensi neZ polomér hvézdy, atmosférické vrstvy mohou

byt nesférické, rovinné. Jestlize thel & se neméni podél paprsku, mame obvyklou rovnici

pienosu zafeni cos.@ cgv =—x I, +¢&,. Vzhledem k tomu, Ze vzdalenost r od stfedu hvézdy
v

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

Ptikladné¢ Hamdani et al. 2000 charakterizoval atmosfér na zaklad¢ 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.

Pti znalostech hmotnosti jednotlivych hvézd (2,10 —2,93) Ms, lze vyjadiit vztah mezi log g
a Ter takto log g =- 12,51 + log M + 4 log T+ 0,4 (My + BC), kde M je v Ms, My je
absolutni vizudlni hvézdnd velikost a BC je bolometrickd korekce. Piedpokladame Myois =
4,75 mag. Atmosférické parametry Ter a vi byly ur€ovany iterativnim postupem vyvinutym
Boyrchukem et al. 1996.

Déle byla odvozena zavislost v¢ = f (log g) . Pro hvézdy (4 500 < Ter £ 5 500) K plati
vi=-0,86logg+4,0I.

Béhem vystupu na vétev cervenych obrit pfi prvnim promichévani dochéazi k ziedéni
povrchového lithia volnym z vnitinich oblasti, asi na 1/30 plivodni hustoty. Né&kterd
pozorovani ¢ervenych obrti toto nepotvrdila, obsah lithia je vétsi nez vyplyva z teorie.
Existuji superlithiové AGB hvézdy - log N (Li) = 5, hvézda S50. Pfipominame primérnou
hodnotu kosmického obsahu lithia log N (Li) = 3,1. Tedy hvézdy musi produkovat lithium ve
svych nitrech. Vyklad jevu vychazi z prace Cameron, Fowler 1971: Nékteré atomy *He
ve vnéjsich obalkach hvézd mohou byt vpraveny do zén bohatych na “He. Pfi naristu teploty
na 4.10” K dojde k transformaci na 'Be. Atom 'Be po zachyceni elektronu vytvoii 'Li. K tomu
dojde az po pieneseni konvekci 'Be do oblasti, ve kterych je reakce 'Li + p —> 2 *He

dostatecné pomala, aby nebylo lithium opét zcela rozloZeno.

s
=Rl
%
=

&

Fel Fel

Lil
6710

Wavelength (4)
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Studium lithia manzelé Spite F., Spite M. 1982, Spite plateau... log Li = 2,2 K pro hvézdy
kulovych hvézdokup, spektralniho typu F.

Spektroskopicke vysledky

Ptikladem spektroskopického studia K respektive M obrt je prace Tsuji 2001, ktera se
zabyva analyzou spektra ziskaného infracervenou druzici ISO na vlnové délce vodniho pésu
A = 6,3 um u K obra Aldebarana (o Tau) a n¢kolika M obrt, spektralnich tfid MO — M3,5.
Ptitomnost vodnich par v atmosférach K obrii a ranych M obrt byla zcela neocekavana a
lisila se od tradicniho obrazku atmosfér cervenych obra skladajicich se z fotosféry, horké
chromosféry a chladného vétru.

Vyzkum v infraervené Casti spektra byl zacat jiz pted 40 léty. Voda byla zjisténa ve
hvézdach o Cet a R Leo, Woolf et al. 1964. MoZna pfitomnost vody v normalnich M obrech p
Gem (M3 III) a p Per (M4 II) stejné jako u o Ori (M2 lab) byla ptedpokladana na
absorp¢nich pasech A = 1,4 ym a A = 1,9 um, Wing & Spinrad 1970. Pivodné bylo
predpokladéano, ze voda je pritomna pouze u chladnych obrti, chladnéjsich nez M 6, Johnson
& Méndez 1970. Pozdéji vyvinuté modely fotosfér cervenych obrli predpokladaly existenci
vody u M obrt s teplotami niz8imi nez Ter ~ 3 250 K pro M6 111

1. a Cet M1,51la (3869 = 161) K
2. P Peg M2,5T -1 (3890 * 174) K
3. y Cru M 3,510 3626 K

U téchto hvézd byla zjisté€na piitomnost spektralnich car vody, nejintenzivngjsi byly ¢ary u
B Peg. Sloupcova hustota vody (pocet Castic ve valci, jehoz vySka odpovidéa vzdalenosti od
sledovaného zdroje) je u p Peg 2 .10 '® cm 2 . Prvni pozorované spektralni ¢ary vody se
objevuji v modelech pfi teplotach Ter = 3 300 K, nejintenzivngjsi jsou pii T er =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 ziistava dalezitym clenéni atmosfér obrl na fotosféru, chromosféru a hvézdny vitr.

Na povrchu jsou pfitomna mista s velkymi skvrnami, které mohou ovliviiovat rozd€leni
energie ve spektru, proménnost, aktivitu atd. Je otdzkou, zda takové efekty nastdvaji u
normalnich ¢ervenych obr.

Ptedpoklad planparalelnosti modeltl 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
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ve fotosféfe pomalu postupné klesa se zveétSovanim vzdalenosti od stfedu hvézdy. Volime

proto fotosférické vrstvy stejné hustoty, hledame zévislost teploty na optické hloubce ve

zvoleném ptipade¢.

Cerveny obr t Draconis, Edasich:

K21, Ter=4 545 K, 1,8 Ms, 12,0 Rs, 55 Ls, r = 31 pc,
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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 m1; sin{ of 8.9 M7,
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 M 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 81°5, 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 My, c - 17,0 My

diplomka Bulickova — 1 Draconis
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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 4.1 535.757. —-243.1 4.4
162754 .......... =19.2 10.1 536.766 =215.1 4.3
196.773 . 17.3 5.3 537.738 . -2134 4.0
237678 e 56.5 4.6 538.721. =213.6 3.5
385.075 e 174.6 58 3. -196.3 4.0
404.082 .......... 204.2 6.3 . —188.0 4.1
445990 .......... 272.6 6.2 555.711 -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 s —199.1 3.9
468.996 ........... 0.4 5.7 565.700 ............ —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 il
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
400 T T T L L B B R I
[ ¢t Dra ]
300 4
L | ]
200 [ ' .
N { | ]
r || ]
? 100 [ | . " ‘I
‘“Ex r . L] ]
Sl ol . 3
< 100 |- . .
f | ]
200 |- || -
-300 |- .
_40p Lowa 1o R 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 cervenych obrii pri prvnim vzestupu na H-R diagramu

Byly vypracovany modelové propocty fyzikalnich podminek v prachovych obélkach kolem
hvézd - Cervenych obrii III, vyznacujicich se infraCervenym excesem (piebytkem zateni
v infracerveném oboru), ptikladem 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 obrl s infraervenym piebytkem lezi
v rozsahu = 100 pc od galaktické roviny, kde je tento jev pozorovan, piedpokladame
objasnéni infracervenych piebytkd timto zptisobem.

3. Tteti model vychézi z toho, Ze usuzovand hmotnost prachu kolem nékterych cervenych
obril je vétsi nez 10%° kg.

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

Prvni z modela predpoklada relativné tenkou slupku prachu kolem hvézdy a stejnou teplotu

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

2,5
T
d, = O,SOR(T—] , kde R a T jsou parametry hvézdy. Pfiblizng R ~ 10'°m, T ~ 4 000 K,

zr

Tz =~ 60 K, dzr ~ (1500 - 4 000) au.

Nejpropracovanéjsi je model obihajiciho prachu, pfedpokladajici sférické ¢astice poloméru
a, obihajici na draze kolem hvézdy se zafivym vykonem L a hmotnosti M. Podle
Artymowicze 1988 podminka rovnovahy sil gravitacnich a sil vyvolanych tlakem zateni dava

3L

> ——— kde p vyjadiuje hustotu zrnka prachu, p —> 10 * ke.m™. Pro hodnotu

a

2
. T .
vzdalenosti d., :O’SR[T_J , viz Jura et al. 1993. Celkovd hmotnost zrnek prachu

zr

LL d’a. /3. Piiblizné hodnoty a_, =~ (20 —50) um, 7, ~ (60 — 80) K, 4_ =

(100 - 250) au, Az_ ~ (10% —10*) kg.

M, =16zxp

Ubytek hmoty podél vétve Gervenych obri &ini =~ 0,2 Ms.
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Studium chromosfér ¢ervenych obra

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

VI. First chromosphere model of a late-type giant
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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 tres =
—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 I, nachazejici
se ve vzdalenosti 70 pe byla zjisténa hustota zariveho toku Fi,g = 1,65 - 1079W - m~2. Urcete
L., R. M. my,. modul vzdalenosti a Apax.

Resend:  Zarivy vykon uréime ze vztahu L = Amr’F,, = 9,67 - 108 W = 251 L. Polo-

mér hvézdy stanovime ze vztahu R = (ﬁ;) . Absolutni bolometrickou hvézdnou 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.e — 644nm.
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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 Iab 132 3,6
Antares 0,96 M 1,51b 184 4,2
o Her 3,48 M 5 Ib/1I 123 2,0
u Cephei 4,08 M21a 613 5,7
VV Cephei 4,91 M2 Taep 613 8,8

Jde o hvézdy spektralnich tfid K - M, s efektivni teplotou (4 500 - 3 500) K, poloméry (100 -
1 000) Rs, zativych vykoniti (10* - 10°) Ls. Jejich poc¢ateéni hmotnosti byly nejméné 8 Ms.
Na hlavni posloupnosti stravily (10 - 107) rokii, spalovaly CNO cyklus. P¥i hmotnostech
vétSich nez (30 - 40) Ms na hlavni posloupnosti se nestanou v dal§im vyvoji dostatec¢né
chladnymi. U cervenych velebobrt zacina hotet helium v jadre, ¢cimz se odliSuji od
cervenych obrt.

K detailnimu urceni spektralniho typu jsou pouzivany napt. TiO A =712,0 nm,
CN A =712,0 nm a zejména Ca II triplet A = 849,8 nm, 854,2 nm, 866,2 nm, M. Erdelyi-
Mendes, B. Barbuy 1991.

vvvvvv

‘

etap vyvoje.

Piikladem je hvézda p Cephei A 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 stddium hoteni helia,
chladné rozsahlé atmosféry — velké Skalové vysky. Stanoveni poloméru problematické,
asymetrie fotosféry, obtizné¢ definovany polomér, neplati piedpoklad planparalelni
atmosférické geometrie. Vypocet modelu atmosféry - MARCS, s interpretaci molekularnich
opacit — TiO, nejvétsi poloméry, v 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 Tef, L, Fe/H, polohy na
H-R diagramu. Cerveni veleob¥i zasadné dilleiti pro studium chemického sloZeni Galaxie,

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

[Fe/H]: about solar

!

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

Log L /Ly,

worst situation for

e .| spectral analysis
4.5 4 3.5
Log T,

Meynet & Maeder (2000)

Pochopeni problematiky ¢ervenych veleobrt je limitovano komplexnosti jejich atmosfér,
hvézdnymi obalkami a souvislostmi v nich, tj. dynamikou atmosféry, chromosférické aktivity
a ubytkem hmoty. Na zdkladé studia dvaceti galaktickych M veleobrl byla provadéna analyza
rychlostni struktury atmosfér, byly potvrzeny atmosférické pohyby, pravdépodobné
konvektivniho ptivodu s rychlostmi korelujicimi s ibytkem hmoty. Konvekce hraje klicovou
roli v ubytku hmoty veleobrt. V praci E. Josselin, B. Plez, N. Mauron 2003 je provadéna
pfedbéZznd analyza profilli Hy v souvislosti s chromosférickou aktivitou.

ObtiZna rozliSitelnost mezi cervenymi veleobry M > 10 Ms a hvézdami asymptotické vétve

obri M < 10 Ms.

To/kK
Ramachandran + 2019
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Figure 1.1: Evolutionary tracks of stars in HR diagram for metallicities Z = 0.02 (left
panel) and Z = 0.001 (right panel). The colored regions indicate core H-fusion (red), core
He-fusion (blue), and He or later core fusion phases (green). Adapted from Lamers &
Levesque (2017) and Schaller et al. (1992).

Hofteni vodiku v jadie — €ervena, hoteni helia v jaddfe — modra, helium a pozdé;si faze hoteni

v jadie — zelena.

Cerveni veleobti (RSG) reprezentuji kli¢ovou etapu vyvoje hvézd s vétsi hmotnosti (
10M ¢, <M voe <30M g), v pritbéhu které ztrceji podstatnou &ast své hmoty, Castor 1993.

Pfesnd znalost struktury a evoluce cervenych veleobri je tak dilezitd. U ubytku hmoty je
piekazkou obtiZznost pozorovani okolohvézdné obalky a odvozeni jejich parametrt - velikosti
ubytku hmoty, expanzni rychlosti a geometrii obalek, podrobnéji kapitola hvézdny vitr.

Prostiednictvim modelti hvézd byl zkouman vyvoj a pulsace cCervenych veleobrd,
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 obsahii kovii ukazuje tendenci ubytku zarivého vykonu a

narustu periody se zvétSovanim obsahu kovi.
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Samotny vyvoj hvézd ve stadiu cervenych veleobril je ovliviitovan mnoha faktory, naptiklad
zvétSovanim hmotnosti jadra a zafivého vykonu, intenzivnim tbytkem hmoty atd.

Propocitané modely vychdzeji zteorie promichavani Bohm — Vitense pii parametru
promichédvani o = 1,0, za pouziti Ledouxova kritéria k urCovani hranic konvektivnich zén. Je
piedpokladéano, ze hmota konvektivniho jadra je kompletn€ promichavana, teplotni gradient je
adiabaticky.

Hledédn souhlas mezi polohou cerveného veleobra na H-R diagramu a propocitanymi
vyvojovymi kiivkami na ném. Obtiznost — hluboké molekulédrni pasy, charakterizujici M
veleobry jsou velmi citlivé k teploté, atmosféry jsou rozsahlé, existuje vysSi rychlost

konvektivnich vrstev. Vypocty modelt ¢ervenych veleobru v Galaxii, Z = 0.02.

lag Tell

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

M31 RSGs z=0.040 tracks

4 L I 1
4.2 4.1 4 as a8 aw a8 a5 34
log Teff

Fig. 2. Comparison of the placement of M31's RSGs with
the z=0.040 tracks of Meynet & Maeder (2005).
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Viiv metalicity na polohu na H-R diagramu
Predpovédi vyvoje hvézd — studium metalického jevu, podrobna spektrofotometrie 36
objektti ve VMM a 37 v MMM. Porovnani s vyzkumem v Galaxii. Pasy TiO A = 495,5 nm,
A=516,7 nm, A=584,7 nm, A =615,8 nm, A = 712,0 nm ptedurcuji spektralni typ M a Ku

cervenych veleobrd. Stavaji se slabsimi pfi nizsi metalicite.

Ter 3650 K M21 Galaxie
Ter 3700 K MI,51 VMM
Ter 3800 K KS5-MOI MMM

VMM se vyznacuje niz$i metalicitou, proto by M2 ¢erveni veleobti méli byt chladnéjsi nez
v nasi Galaxii. Méné Ti, tudiz 1 TiO, proto postacuje nizsi teplota pro stejné ekvivalentni
Sitky.

Nova generace modelti atmosfér MARCS — upiesnéni stanoveni Ter zalozené na bohatych
pasech TiO, nova $kala Ter pro ervené veleobry. Sféricky symetrické, 10° bodf vybérové
opacity.
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WZ5 M3 M3ISMA-—4.5 M5

Spectral Type

Fig. 9.— Effective temperature scales for Galactic (black), LMC (red ), and
SMC { green) R50s. The error bars reflect the standard deviaton of the means

Skala efektivnich povrchovych teplot pro Galaxii — éerna &ara, pro VMM — ervena &4ra,

MMM - zelena ¢ara.
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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).

Plna cara zachycuje vyvojové kiivky hvézd bez pocatecni rotace, preruSovand odpovida
kiivkdm hvézd s podate¢ni rotaci 300 kms™!, vétsi zafivé vykony. Svisla ¢ara — povrchova

teplota 4 300 K, K 0, obsah metalicity shodny se Sluncem.
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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 (Mack, z = 0.02), Schaerer et al. (1993) for the LMC (red, =z = 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~

Diagram zachycuje vyvojové kiivky hvézd s rozdilnou metalicitou, ¢erna Z = 0,02 naSe
Galaxie, ¢ervena Z = 0,008 VMM, zelena Z = 0,004 MMM, souvisla ¢ara hvézdy bez
po&ateéni rotace, prerusovana odpovida kiivkam hvézd s pogateéni rotaci 300 kms™.

Zkoumani vztahu mezi Lmax Cervenych veleobrii a metalicitou — niZ$i metalicita — vyS$Si

zarivy vykon.

Ubytek hmoty u cervenych veleobrii

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

Na zékladé€ 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.
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1997) logaiTM =1,32log 7 —8,17, kde T je ve dnech. Salasnich kombinaci s ostatnimi
t

vztahy odvodil Az, , = —2,381log 77— 1,46 a log dd—j\j =-8,17+0,554.(2,5log LL—S —6,18).
Ze spektroskopického pohledu S$itku spektralnich ¢ar u cervenych veleobrti urcuje
piedeviim mikroturbulence (= 10 km.s™). Uréené hodnoty Ter jsou systematicky niz$i neZ
predpokladaji modely atmosfér.
Tempo ubytku hmoty je zavislé na zafivém vykonu, produkce piedvesim v mladych
galaxiich VMM, MMM, zde jeste nestacCily vzniknout AGB hvézdy.

Vyzkum prachu ptedevsim v infra¢erveném oboru, okolohvézdna mracna, kondenzace zrn

v pribéhu vyvoje hvézd. Piebytek toku zéateni v blizké ultrafialové oblasti, viz obr. .

T LI B e T
-ng KY Cyg, M3—4 | 3
—12F f =
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T E @ ! ]
- F L5] 4
(R ,.f‘f E
E E = i ]
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— E | E
L md | =
-~ 7
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34 s ;" =
E — TEMr ]
g o T = 3500 K E
E o Ad, = 4.9 mag ]
16 0y | MUY = 2.3 mag
Fad v s i e i e ]
4000 2000 G000 _'.-"CIDS H000 o000

Wavelength (&)
:'-:_chrr-r"ILJ -:IJ-ﬂ. in the NUV, adapted from Messey ot al. (2H08). The observed speciral energy
vE | 1 @ besit-fit synthetic SED from the MARDS stellar ntmo 1
e model, miber than dereddening the obeerved
= flux in the NUV ns compared o the reddened MARCE model ¥
nsidernble nmount of exeess reddening present in the direction of KY Cyg, with o difference of 4.9 mag as

compared to OB amciatian, Cyg OBL
Shrnuti FeSenych problémii:

Jak se méni rychlost ibytku hmoty s metalicitou?

Jaké rizné mechanismy fidi ubytek hmoty cervenych veleobri?

Co vyplyva ze zakona z¢ervenani pii produkei prachu u cervenych veleobrii?
Cerveni veleobii (3 500 - 4 400) K, (8 - 40) Ms jako progenitofi supernov II.

Nutné detailni studium ¢ervenych veleobrt na riznych vinovych délkach, véetné UV a IR.

Zajimavi cerveni veleobri
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prachem zahalené objekty, asymetrické mlhoviny, jasné zdroje IR zafeni, OH, SiO, H-O
maserove emise, zaiivy vykon zavisly na ibytku hmoty

VY Canis Majoris , VY CMa — Galaxie

spektrofotometrie, Ter = 3650 = 25 K, M 3 — M 5 I, Myt = — 7 mag, R = 600 Rs,
M= 17+8 Ms,

velky zativy vykon, 2,7.10° Ls, velka prachova reflexni mlhovina, tepelna emise prachu, jeji
zafivy vykon Skrat vétsi nez hvézdy samotné, znacny ubytek hmoty, prochdzi prochéazi

podobnym procesem jako Betelgeuse.

VY Canis

Majoris
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Betelgeuse (17 - 19) Ms, 3 600 K, M1 - M2, 764 Rs, v roce 2020 sniZeni jasnosti o 50 %,
hvézda spaluje uhlik v jadie, odhazovala latku blokujici ¢ast jejiho zatreni, Jadlovsky, D. a.j.
2023. Detailni analyza radidlnich rychlosti, svételnych kiivek — vymezeni period...

New Astronomy 99 (2023) 101962
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Analysis of photometric and spectroscopic variability of red supergiant 8
Betelgeuse

Daniel Jadlovsky *, Jifi Krticka, Ernst Paunzen, Vladimir Stefl
Department of Theoretical Physics and Astrophysics, Faculty of Science, Masaryk University, Koddfskd 2, Brno, 611 37, Csech Republic

ARTICLE INFO ABSTRACT

Keywords: Betelgeuse is a pulsating red supergiant whose brightness is semi periodically variable and in February 2020
Betelgeuse reached a historical minimum, the Great Dimming. The aims of this study are to characterize Betelgeuse's
RMS'-'PEW“%““ variability based on available archival data and to study possible causes of light variability. Many spectra,
Radial velocity from ultraviolet and optical regions, were evaluated for spectral analysis. The spectra were used primarily
Photometry . s L A Z : o 4
Spiscrrascopy to determine radial velocities from different layers of atmosphere and their long-term evolution. Additionally,

photometric data were analysed in different filters as well, to construct light curves and to determine periods of
the variability. Spectroscopic and photometric variability are compared to each other and given into a context
with the Great Dimming.

The two most dominant photometric periods are P, = 2190+ 270d and P, = 417 + 17d, while the dominant
optical (photospheric) radial velocity periods are P, = 2510+440d and P,, =415+11d, During the same time,
the radial velocity determined from ultraviolet spectra also shows variability and is distinctively different from
the variability of photospheric veloeity, undergoing longer periods of variability. We attribute these velocities
to the velocities at the base of outflowing wind. We also report a maximum of stellar wind velocity during
the Great Dimming, accompanied by the previously reported minimum of brightness and the maximum of
photospheric radial velocity. After the Dimming, Betelgeuse's mode of variability has fundamentally changed
and is now instead following a shorter period of ~ 200 d.

Stellar pulsations

1. Introduction Loon, 2012). The projected rotational velocity that was determined
from HST ultraviolet data of Betelgeuse (Uitenbroek et al., 1998) is
given as v, sin(i) ~ 5 kms~!, while a more recent study by Kervella
et al. (2018) gives v,y sin(i) = 5.47 +0.25kms~',

Betelgeuse’s brightness changes on at least two different
timescales (Joyce et al, 2020) that were observed since 1837 by
sir John Herschel (Lloyd, 2020). Based on some of the most precise

determinations of the periodicity by Kiss et al. (2006) and Chatys

Betelgeuse is a semi-regular variable star and is the brightest star in
the near-infrared part of spectrum [E1], typically ranking as one of the
10 brightest stars overall. It is classified as a red supergiant of M1-M2
spectral type (Keenan and McNeil, 1989). However, despite many
highest quality observations and research, several of the fundamental
characteristics of Betelgeuse remain significantly uncertain.

The uncertainty lies primarily in the determination of the distance

of Betelgeuse, and other physical properties tied to it. A reliable es-
timate of distance determined by Harper et al. (2008a) 887 + 203 R,
is based on multi-wavelength observations. The analysis by Joyce et al.
(2020) that combines evolutionary, asteroseismic, and hydrodynamical
simulations, gives a current mass of 16.5-19.0 M, and initial mass of
18-21 Mg,

Betelgeuse has average photospheric radial velocity v,y =
219 kms~! (Famaey et al., 2005). There have been issues with tracing
Betelgeuse back to its birthplace, especially due to the uncertainty
of the distance to the star (van Loon, 2012). Rotational velocity of
Betelgeuse is higher than most other red supergiants typically have (van
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et al. (2019), the shorter period is Py, ~ 388 + 30 days, and the
longer period is B, ~ 5.6 + 1.1 years (~ 2050 days). Both vary in the
exact length, and also the amplitude of photometric variability shows
significant variability. While there is no clear consensus, it is mostly
assumed that the shorter period is driven by atmospheric pulsations in
either the fundamental or low-overtone modes, and also by oscillations
due to invocation of convective cells (Kiss et al., 2006). Joyce et al.
(2020) concluded that the mode of atmospheric pulsations is the
fundamental mode. The longer period is most often attributed to either
flow timescales of giant convection cells (Stothers, 2010) or to magnetic



Figure 1.5: Left panel: Interferometric image of the photosphere of Betelgeuse obtained
by Haubois et al. (2009). Middle panel: Emission from a compact molecular envelope
obtained by Kervella et al. (2009). Right panel: Thermal emission of dust obtained by
Kervella et al. (2011). Adapted from Nazé et al. (2015).

WOH G 64 - VMM

hvézda s tlustym opaskem, ¢inicim (1/10 — 1/3) pocatec¢ni hmotnosti,

Ter =3 400 £ 25 K, Mpol =—9,4 mag, R~ 1500 Rg

ESO Press Photo 15/08 (27 May 2008)

A Thick Belt around a Massive Star in another Galaxy i
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Umisténi na HR diagramech od riznych autorit VY CMa v Galaxii. Sestithelnik, pétitihelnik,

trojuhelnik, kruh, ¢tverec. WOH G64 ve VMM pétiuhelnik, kruh, ¢tverec.

Riizna stadia nukleosyntézy v jadrech veleobru rizné hmotnosti 22

Délka stadia v rocich

Stadium
15 M, 20 M, 25 M,

Hofeni vodiku 1,1-107 7,5-108 5,9-10¢
Hofeni helia 1,4-10¢ 9,3-10s 6,8-10°
Hofeni uhliku 2600 1400 970
Horeni neonu 2,0 1,5 0,77
Hofeni kysliku 2,5 0,79 0,33
Hofeni kifemiku 0,29 0,031 0,023
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Vyzkum chromosfér — Antares, Betelgeuse, ALMA — 0,7 mm, VLA — 10 cm, Pfebytek

infracerveného zateni 70 pm — 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, (i.e., 0.35R, 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
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7. Hvézdy asymptotické vétve obrii

7.1. Hoteni pti heliovém zablesku pti degenerovaném jadru hvézdy, M < 2,5 Mg

Jakmile hmotnost degenerovaného héliového jadra dosdhne hodnoty =~ 0,45 Ms, jadro se
zacne smr§tovat az dosahne teploty hofeni helia T =~ 108 K, které ma explozivni charakter,
proto nastane heliovy zablesk — helium flash, bod F vyvojové kiivky. Divody jsou
nasledujici: Po zapaleni helia produkce energie vede k naristu teploty, coz neni doprovazeno
zvySenim tlaku, protoze v degenerovaném jadie neni zavisly na teploté. Ta nartistd, ale jadro
neexpanduje, protoze hustota se neméni, produkce energie £ se zvySuje drasticky (& ~ T*9) .
Vzniké efektivnéjsi hoteni, vedouci k jesté vyssim teplotam atd. Degenerované jadro tak hofti
explozivng. Zafivy vykon po velmi kratkou dobu je vysoky, fadové 10'° Ls.

Proces popiSeme kvantitativné. Pii dosazeni teploty 108 K v jadfe dojde k zapaleni
heliovych reakci. Je-li jadro elektronové degenerované je zapaleni 3 3He — 2C reakci
prudké, hovofime o heliovém zablesku v casové Skale nékolika minut az hodin.

2mm kT

3
2
Vysvétleni jevu vychazi z toho, Ze pii splnéni podminky n, = [ P ) , kdy je aktudlni

hustota v jadru hvézdy vyssi nez kritickd, jsou elektrony v heliovém jadru degenerovany.
Napfiiklad pti typické teploté v této etapé vyvoje =~ 10° K je kriticka hustota dana po¢tem
¢astic 2.10°* m™ . V pocatku spalovani helia v jadfe je systém tepelné nestabilni. Uvoliiovani
energie je extrémné citlivé k teploté¢ € = p2 T*9. Prikladng pii zvySeni teploty o 10 %
naroste hodnota ¢ 45krat. Po zapaleni heliovych reakci roste uvoliiovani energie, soucasné
narusta teplota, nikoliv vSak jak jsme uvedli tlak, ¢emuz brani degenerace jadra, které nemiize
expandovat a ochlazovat se. Reakce 3 3He — '2C probihaji vy$$im tempem. Zafivy vykon
hvézdy se mize vyrazn€ zvétSit behem nékolika minut, u heliového jadra zatfivy vykon
vzroste azna ~ 10 1°L.

P#i nariistu teploty nad 10® K se degenerace zvysi. Limita mezi degenerovanym a idealnim

2
plynem je urCovéna vztahem T, ~ p? . Pii teploté 3. 10° K je hustota degenerovaného

heliového jadra pfiblizné 10° kg.m™. Exploze zvysi teplotu jadra, nyni se jiz zvétsi jeho
objem, polomér piiblizn¢ 3krat. ZaCne nartistat tlak pii zvySovani teploty jadra, hustota
poklesne a degenerace se zastavi. Radovy pokles hustoty odstrani degeneraci, hvézdna latka

v jadru hvézdy se pfeméni na idedlni plyn.

134



Hvézda se stane normalnim hvézdou, pro kterou plati rovnice hydrostatické rovnovahy.
Jadro je nedegenerované, hoti v ném helium. Hvézda prechdzi na horizontalni vétev H-R

diagramu, bod G na Kippenhahnov¢ diagramu vyvojové kiivky pro 1 Ms.
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V jadre se od tohoto okamziku zac¢ne spalovat helium na uhlik a kyslik, soucasné vrstva
hoticiho vodiku se pfesouva bliZeji k povrchu do vrstev s nizs§i hustotou a teplotou. Tempo
vodikovych reakci se snizi, poklesne 1 mnoZstvi uvoliiované energie. Vngjsi €asti hvézdy se
smrsti a zahteji, hvézda se ptesune do tzv. oblasti horizontalni vétve obri - HGB, stane se
zlutym respektive aZ modrym obrem. Polomér hvézdy odpovidd nékolikanasobku poloméru
hvézdy na hlavni posloupnosti pfi odpovidajici hmotnosti, zafivy vykon zilstava stejny

respektive mirné naroste.

7.2. Horizontalni vétev obru

Na horizontalni vétev obrl se hvézdy dostavaji po heliovém zablesku, ktery ukonéi jejich
pobyt v oblasti ¢ervenych obrl, prechod trva velmi kratce, asi 10* let. Tim je stanovena
hranice hmotnosti hvézd horizontalni vétve, spadaji na ni hvézdy s pocatecnimi hmotnostmi
mezi (0,5 - 2,3) Ms. Hvézdy pfechazi do rovnovazného stavu na horizontalni vétvi. U hvézd s
hmotnostmi mensimi nez 0,5 Ms nedojde k hoteni helia, hvézdy s hmotnostmi vétSimi nez
(2,5-3) Ms zah4ji hoteni helia bez zablesku, nedostanou se na horizontalni vétev.

VSechny hvézdy na horizontalni vétvi maji velmi podobnou hmotnost jadra po heliovém

zéblesku. To znamend, Ze maji obdobné zafivé vykony na Hertzsprungové-Russellove
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diagramu. Velikost a efektivni povrchova teplota hvézd zavisi na hmotnosti vodikové obalky,
ktera ziistava kolem heliového jadra. Hvézdy s vétsimi vodikovymi obalkami jsou chladnéjsi.
To vytvafi rozlozeni hvézd podél horizontalni vétve pii konstantnim zativém vykonu. Efekt
kolisani teploty je mnohem vétsi pti nizsi metalicite, takze hvézdy starych hvézdokup mayji
obvykle vyrazng€jsi horizontélni vétve.

Hvézdy horizontdlni vétve maji témer stejné zafivé vykony, jejich absolutni hvézdné
velikosti jsou obvykle (0,3-0,9) mag, ale maji Siroky rozsah povrchovych teplot (4 000 -
35000) K. Proto v Hertzsprungové-Russellové diagramu se takové hvézdy usazuji témét
vodorovné, tudiz horizontalni vétev. V oblasti vysSich povrchovych teplot vSak zac¢ina zarivy
vykon hvézd s rostouci teplotou klesat, oblast na diagramu ptestava byt horizontalni. Tedy na
modrém konci vétev poklesava, horké hvézdy maji nizsi zativé vykony.

Doba pobytu na horizontalni vétvi, mezi body G - H pro 1 Ms ¢ini = 100 miliont rok.
Z4ativy vykon L = 10? Ls. Oproti ¢ervenym obrim maji hvézdy horizontalni vétve mensi
poloméry a vyssi povrchové teploty. Nejcastéjsi typické hodnoty povrchovych teplot jsou
(8000-11000) K, logg (3.0-4.0).

Horizontalni vétev byla objevena r. 1927 Paulem ten Bruggencatem (1901-1961),
némeckym astronomem, pozd&$im feditelem hvézdarny Goéttingenu. Jadro hvézdy je
konvektivni, heliové hofent je citlivé k teplotg, pii reakci 3 3He — 2C postupné poklesava
obsah helia a nardstd wuhliku, nasleduji reakce vedouci kvzniku kysliku,
2¢ + 3He - 150 + y. Hmotnost jadra = 0,5 Ms, hmotnost vodikové slupky poklesava
s teplotou, jak se slupka pfesouva smérem k povrchu do oblasti s niZsi teplotou a hustotou.
Postupné nartista velikost heliového jadra. Tloustka konvektivni vrstvy zavisi na hmotnosti
obalky a dob¢ hotfeni helia v jadru. Uvoliiovana energie se spotfebovava na dalsi prestavbu
stavebni struktury hvézdy, zejména atmosféry. Polomér hvézdy odpovidd nékolikandsobku
poloméru hvézdy hlavni posloupnosti pti odpovidajici hmotnosti.

Ve vnéjsi obalce se prendsi energie zafenim. Stavebni struktura hvézdy horizontalni vétve
obrl je nésledujici. V hoticim heliovém jadru se hromadi uhlik, kyslik. Nad nim se nachézi

heliova mezivrstva. Je obklopena hoftici vodikovou vrstvou. Nad ni se nachazi obalka.
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Envelope
H burning shell
He intershell

He core burning
CO in centre builds up

U hvézdy na horizontalni vétvi, vykon uvoliiovany spalovanim vodiku ve slupkovém zdroji
klesa, ale vykon spalovani helia v jadfe roste. Zatimco vétSina energie se uvoliiuje spalovanim
vodiku, povrchova teplota hvézdy s ¢asem roste. Pozvolna zvétSuji zarivy vykon obdobné
jako hvézdy na hlavni posloupnosti. Po vyc€erpani helia v jadie dojde k zapaleni heliové
slupky. Jakmile zacne prevladat spalovani helia povrchova teplota zacné klesat, nasleduje

presun na asymptotickou vétev obr.

Hvézdy mimo horizontadlni vétev obrii

Pro hvézdy s velikosti mezi pfiblizné (2,3 - 8) Ms plati, Ze se nedostanou na horizontdlni
vétev, vyznacuji se nedegenerovanymi héliovymi jadry. Ta dosahuji Schonbergovy-
Chandrasekharovy limitni hmotnosti, pfi které jiz nejsou v hydrostatické ani tepelné
rovnovaze. Smrs$tuji a zahfivaji, coz vyvola hoteni helia dfive, neZ se jadro stane
degenerovanym. Tyto hvézdy se b&hem hoteni hélia v jadie také zahtivaji, ale maji jinou
hmotnost jadra, a tudiz i jiny zafivy vykon nez hvézdy horizontalni vétve. Jejich teplota se
béhem hoteni helia v jadfe méni a pred prfechodem do asymptotické vétve obri provadéji
modrou smycku. Hvézdy hmotnéjsi nez =~ 8 Ms také plynule zapaluji helium v jadie a

A

pokracuji ve spalovani tézsich prvkl — jde o ¢ervené veleobry.
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Figure 1.1: Color-magnitude diagram of M 5 using HST-data from the Advanced
Camera for Surveys (ACS) Survey of Galactic Globular Clusters (Sarajedini
et al. 2007) database 1

Namodralé objekty jsou hvézdy horizontalni vétve obri.

e

Z pozorovani vyplynulo, Ze na kovy chudé¢ hvézdokupy se vyznacuji del§i modrou

horizontalni vétvi, zatimco na kovy bohat§i hvézdokupy maji horizontalni vétev kratsi,

Sandage 1952.
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7.3. Asymptotickd vétev obr

Prechod hvezd na asymptotickou vétev obrii

U hvézdy na horizontélni vétvi, vykon uvoliovany spalovanim vodiku ve slupkovém zdroji

klesa, ale vykon spalovani helia v jadfe roste. Povrchova teplota hvézdy s ¢asem roste.

Pozvolna se zvétSuje zativy vykon obdobné jako hvézdy na hlavni posloupnosti. Po vy€erpani

helia v jadfe dojde k zapaleni heliové slupky. Jakmile zac¢ne ptevladat spalovani helia

povrchova teplota za¢né klesat, nasleduje pfesun na asymptotickou vétev obrii.

Po kratké dobé se v jadru hvézdy pii narstu hustoty vytvoii opét elektronoveé degenerované

jadro, nyni vSak z prvkl dal$iho termonukledrniho hoteni - z uhliku, dusiku, kysliku a neonu.

Elektronova degenerace prob&hne u viech hvézd, jejichz po¢ateéni hmotnost byla M < (8 -11)

Ms.

Nukleosyntéza helia na uhlik a kyslik se pfesune do slupky kolem jadra. Vrstva hoficiho

vodiku se zahteje, zativy vykon hvézdy L se opét zvysi, pfiblizné€ o Ctyfi fady vzhledem ke

Times for 1 M.

Asymptotic Giant
Branch
~105 yr

Horizontal Giant Branch

~130 My r
Red
Giant

Branch (RGE)

~7 Gyt

Sequence %

AGB stars

°. ) Active He .Irrr_l.-rr

Active He nuclous

Inert He nucleus

stadiu na hlavni posloupnosti. Vné&jsi vrstvy se nafouknou, povrchové teplota poklesne,

hvézda se stava podruhé Cervenym obrem (v obecném slova smyslu), hvézdou asymptotické
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vétve obri AGB. Pro casovou piedstavu o dobach trvani jednotlivych etap uvadime

nasledujici tabulku.

Casova $kila vyvoje hvézd o hmotnosti 1 Ms a 5 Ms podle Vassiliadise a Wooda 1993

Stadium vyvoje
hlavni posloupnost
vétev cervenych obrli

horizontalni vétev obra

rana etapa asymptotické vétve obra E — AGB

tepelné pulsy na asymptotické vétvi obrit TP — AGB

zavéretna hmotnost

Pocate¢ni hmotnost

1 Ms

1.10 ¢
310 ° r
1.10 8 r
1.10 7 r
510 ° r
0,57 Ms

5 Ms

1.10 8 r
3.10 ¢ r
210 " r
1.10 ¢ r
3.10 ° r
0,89 Ms

Hvézdy podle hmotnosti rozdélujeme do tfi kategorii, na nizkou, stiedni a vysokou

hmotnost. Hranice jsou ur¢eny minimem hmotnosti nezbytnym pro to, aby ve hvézdé€ vzniklo

prvni degenerované jadro.
Hmotnostni rozsah [ Ms |
<2

2-8

8—11

2 11

Prvni degenerované jadro, jeho slozeni

He
C 0
0O, Ne, Mg

Zadné

Vyvoj hvézd 1 Ms a 5 Ms po odchodu z hlavni posloupnosti.

to white dwarf termination of the AGB

phase

+——TP-AGB
Ist thermal pulse

e-AGB

core He exhaustion

He-core flash

+—— RGB

Luminosity

core He burning first dredge-up

core H exhaustion

ZAMS

ng( Tr:ﬁ‘)

Figure 1.1: The evolution of a star in the HR diagram from the zero age main sequence
(ZAMS) to the termination of the AGB for a 1 M., star (left) and a 5 M., star (right).

Luminosity

to white dwarf
phase

termination of the AGB

1st thermal pulse

2nd dredge-u
core He exhaustion

core He ignition
-«+—— RGB
first dredge-up
core H exhaustion
ZAMS

log(Tey)

The main stages of evolution mentioned in the text are marked.
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Pro dalsi vyklad termojaderného hoteni ve hvézdach asymptotické vétve obru plati tabulka.

Tabulka termonuklearniho hofeni a elektronové degenerace

termojaderné hmotnost na HP zéapalna priblizna kriticka hustota

hoteni nezbytnd k hoteni teplota hustota elek. degenerace
M s K kg.m 3 kg.m?

H — He 0,1 4.10° 104-10° ~ 10°

He - C,0O 0,4 1,2.108 10°-10° ~ 108

C — Ne, Na, Mg, O 4,0 6.10°% 108-10" ~ 101

Ne — O, Mg,

O—- S,Si,P 8,0 (1-3).10° 10" ~ 101"

Si — Ni — Fe

Asymptoticka vétev obra predstavuje zavéreéné aktivni stadium vyvoje vétSiny
osamocenych hvézd, které v centralnich oblastech ukondily spalovani vodiku a helia.
Rozmezi jejich hmotnosti ¢ini piiblizné (0,8 - 8) Ms. Do etapy uhlikovych hvézd dospivaji
hvézdy s pocatecni hmotnosti (1,5 - 4) Ms.

Vzhledem k celkové dobé existence hvézd jde o stadium relativné velmi kratké, fadove
zhruba desitky milionli rokd, z astrofyzikalniho hlediska vSak velmi zajimavé. Hvézdy jsou
obklopeny rozsahlymi prachoplynnymi obalkami, ve kterych vznikaji jednoduché i slozit¢;jsi
molekuly, které se ve vétSich vzdalenostech vaZi na ¢astecky uhlikového a kiemikového
prachu. Hvézdy asymptotické vétve obrti jsou tak zdrojem chemickych prvka, kterymi
obohacuji mezihvézdné prostfedi a zdsadnim zpisobem tak ovliviluji chemickou evoluci
v galaxiich 1 vesmiru jako celku.

Zakladni vlastnosti hvézd asymptotické vétve obrii miizeme shrnout:

1. Nuklearni reakce probihaji ve dvou slupkach, tepelné nestabilni konfiguracich, vedou ke
vzniku termalnich pulst.

2. Zarivy vykon je jednoznacné uréen hmotnosti jadra, nezavisi na celkové hmotnosti
hvézdy.

3. Rozviji se intenzivni hvézdny vitr jako vysledek velkého tlaku zareni v obélce, hvézda tak
ztraci podstatnou ¢ast své hmoty.

Ptenos energie z centralnich ¢asti hvézd je realizovan mohutnymi konvektivnimi proudy,

které v urCitych fazich vyvoje zasahuji az ksamotnému jadru, v némz probihaji
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termonuklearni reakce. Produkty hoteni jsou vzestupnymi proudy vynaSeny do povrchovych

vrstev hvézdy, kde vznika pozorované spektrum, mizeme se tak rychle sezndmit se zménami

chemického sloZeni.

Bod H vyvojové kiivky pro hvézdu s § Ms, ktera se sklada

degenerovaného C/O jadra

He hof¥ici slupky: He - C — O
He — bohaté mezivrstvy

H hoftici slupky: H — He

konvektivni obalka — bohata na H

— -
§ Mo (Z = 0,02
4.0
- 35
=
- fE
ul
1.0 g /
/
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CO degenerate

core Intershell region: " I-Em"EI"-'Pe T
i P b b
- about 75% ‘He | B :
<€ | 12 | |
| about22% C |

about 2% **Ne |
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Helium burning shell

Hydrogen burning shell

A 5 M, star on the early asymptotic giant branch with a carbon—oxygen core and

hydrogen- and helium-burning shells. Note that relative to the surface radius, the scale of the shells
and core has been increased by a factor of 100 for clarity. (Data from Ihen, Ap. J.. 143, 483, 1966.)

Jadro hvézdy, véetné hotici heliové vrstvy, je velmi malé, obsahuje pouze 2.10”7 objemu

hvézdy, ale tvofi 1/5 jeji hmotnosti. Podrobnéjsi rozdéleni hmotnosti pri celkové 4,3 Ms

v bodé H:

CO jadro 0,4 Ms, hotici heliova slupka 0,1 Ms, mezivrstva He 0,5 Ms, hofici vodikova

slupka 0,05 Ms, obalka H + He 3,25 Ms.
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Asymptoticka vétev obrit je velmi uchvatnou vyvojovou etapou, ve hvézdach probiha
n¢kolik zajimavych procest.

1. Jadro C/O je degenerované. Pro hvézdy s hotici heliovou slupkou kolem jadra je zétivy
vykon urcovan hmotnosti jadra (plati pro cervené obry i hvézdy horizontalni vétve obr).
Hvézda s jadrem o hmotnosti 0,6 Ms se vyznacuje zafivym vykonem 5.10° Ls, nezilezi na
tom, zda jeji vodikova obalka je 0,4 Msnebo 4.0 Ms.

2. Dvé& hofici slupky se stiidaji v produkci zafivého vykonu s periodou asi 10° roki, se
zménami spousténi prostfednictvim slupkovych zableskil. Jde o tzv. tepelné pulsy.

3. Velmi hluboka konvekce mtze pfinaSet produkty heliového hoteni (napt. C) k povrchu. Jde
o tzv. druhé a tfeti promichdvani. Méni slozeni na povrchu C/O od <1 do > 1, coz ma
zéasadni vliv na prach kolem téchto hvézd. Dokonce i prvky s-procesu jsou pii tepelnych
pulsech pfenaseny k povrchu. Hvézdy asymptotické vétve obra reprezentuji konecnou fazi
aktivniho vyvoje vice nez poloviny hvézd, jsou zdrojem prachovych ¢astic, jez jsou nezbytné
pfi tvorbé hvézd v hustych molekuldrnich mra¢nech.

4. Ubytek hmotnosti hvézd prostiednictvim vétru vyvolaného pulsacemi a tlakem zafeni na
prach je znaény. Pii vystupu po asymptotické vétvi obri ¢ini fadové primémé od 10”7 Ms/rok
na za¢atku do 10 Ms/rok na vrcholu vétve, Wood 1997.

Pro tyto hvézdy jsou typické nizké efektivni teploty, velky zativy vykon nad 3 000 Ls,
polomér fadovée az nékolik set poloméra Slunce.

S ohledem na celkovou dobu existence hvézd je pobyt na asymptotické vétvi obrl relativné
kratky, desitky milionti rok. Do podobného stadia dospéje nase Slunce za ptiblizné¢ 7 miliard
rokt. Hvézda s po¢ate¢ni hmotnosti 1 Ms setrvava na asymptotické vétvi obrti 2.10 ° rokd,
hvézda s hmotnosti 2 Ms setrvava na asymptotické vétvi 8. 10 ° roki Groenewegen et al.
1995.

V centrélni oblasti hvézdy se nachazi homogenni jadro, sloZzené pievazné z uhliku a kysliku,
které jsou ve stavu elektronové degenerace. Polomér R; v porovnani s celkovym polomérem
hvézdy je nepatrny Rj/R ~ 107, soustfeduje zna¢nou ¢&ast celkové hmotnosti, u hvézd
asymptotické vétve obrli s malou hmotnosti se pocate¢ni hmotnost M; jadra odhaduje na
~ 0,5 Ms, zatimco u hvézd s veétsi hmotnosti a s vétSim zativym vykonem az na M; = 1,1 Ms.

Zastoupeni kysliku a uhliku vjadru je obtizné¢ zkoumatelné. Pomér obou prvka je
odhadovan na C/O od 0,1 az do 1, Olofsson 1999.

Typicka povrchova efektivni teplota dosahuje pfiblizné¢ 2 500 K. Vodikovy obal hvézdy
piechéazi v rozsdhlou, desitky au velmi fidkou, chladnou (desitky kelvini) a komplikovanou

okolohvézdnou obalku, tvofenou unikajicim plynem a prachem.
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Figure 1.2: Schematic view of the structure of a 1 M, star at the onset of the thermally
pulsing AGB. Left: regions plotted agamnst mass fraction; right: regions plotted against
radius. (from Lattanzio & Wood 2003).

Hvézda v pribéhu svého vyvoje prochazi 2krat stadiem cervenych obrii. Vznika otdzka, jak
odlisit prvni pruchod vétvi cervenych obrti od druhého prichodu asymptotickou vétvi, které
vede k fazi tepelnych pulst. Lattanzio navrhl terminy prvni a druha vétev obrit. Teoretické
vyvojové modely stejné jako pozorovani hvézd v kulovych hvézdokupéach ukazaly, Ze hvézdy
pii prvnim prichodu vétvi obrit maji zativé vykony < 2 000 Ls. Ze vztahi teoretického stdia
Paczynského vyplyva, Ze hvézda ve fazi tepelnych pulst pifi klidném spalovani vodiku ve

slupkovém zdroji by méla mit vétsi zarivé vykony, plati podle Paczynského

M,

—0.52)

L
— =~ 5.9 x 10%(
Lo Mg

skde L jev [L].

n¢které hodnoty:

Mc/Ms L/Ls
0.537 10°
0.689 10*
1.000 3.10
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Bohdan Paczynski (1940-2007) Acta Astronomica...

Ze vztahu vyplyva:

a) pii znalosti zafivého vykonu zndme hmotnost jadra, nikoliv obalky respektive celkovou
hmotnost hvézdy.

b) pro dany zafivy vykon zname tempo, s kterym se hoteni uskutecnuje. Hofeni dodava
hmotnost jadru, zname tak jeho rast a ptiristek zativého vykonu.

Uloha: Uvazujme hvézdu o hmotnosti 3 Ms asymptotické vétve obri s efektivni povrchovou
teplotou 3 500 K a polomérem 2.10'! m. Urdete hmotnost jadra M. této hvézdy. Jaka je
maximalni mozna hmotnost M ?

Regeni: Mc = 0,7, Memax = 1,4 M.

Doba mezi dvéma po sob¢ jdoucimi heliovymi zablesky ve fazi tepelnych pulsi AGB je podle

Paczynského log(Ar)= 3,68(1,914 — ﬁ c j kde At je v rocich.

s

Tak lze vypocitat tempo, s kterym hvézdy stoupaji po vétvi asymptotické vétve obrti. Rust
jéadra je doprovéazen ubytkem hmoty obalky, nakonec se hvézda pfi vystupu po vétvi zastavi.
Od L = 2 000 Ls pfi hmotnosti uhlikokyslikového jadra =~ 0.53 Ms do L = 5 000 Ls pfti
limitni Chandrasekharové mezi 1,4 Ms.

Jak jsme jiz uvedli, energie se ve hvézdé na asymptotické vétvi obrii uvoliiuje dvéma
procesy. Syntézou vodiku na helium ve vodikové slupce a rovnéz ptemeénou helia na uhlik a
kyslik ve slupkach kolem degenerovaného uhlikokyslikového jadra.

Na pocatku pobytu hvézd na asymptotické vétvi obrd, tzv. E — AGB pfevlada uvoliovani
energie spalovanim helia. U hvézd s pocatecni hmotnosti M 2 4 M s zasahuje konvektivni
vrstva az do oblasti hoteni vodiku. Dochdazi k tzv. druhému promichavani a vynaSeni
produktti nukleosyntézy z CNO cyklu do atmosfér hvézd. K druhému promichavéani viibec
nedochdzi u hvézd s mensi hmotnosti.

Nasleduje ve vyvoji etapa TP — AGB, etapa tepelnych pulsti na asymptotické vétvi obri.
Po zvySeni teploty na 100 milionii kelvint dojde k zapaleni heliové slupky, helium se za¢ne
pfeménovat na uhlik a kyslik. Pocatek aktivity heliové slupky se nazyva tepelny puls a trva
(10% - 10° rokt). Zatfivy vykon jadra v té dobé vzroste az na (107 - 10®) Ls, vodikovy obal
expanduje a ochlazuje se.

Pozdéji vSak prevysi aktivita vodikové vrstvy, spalovani helia se stdva nestabilni, vznikaji
tepelné pulsy, pii kterych se v cyklech ~10 ° roki stiida aktivita vodikové a heliové vrstvy.

Krétce po zapaleni heliové slupky se pfitom pokazdé promichéava cely vodikovy obal.
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Stavebni struktura hvézdy ve fazi tepelnych pulsii:

CS envelope

stellar wind

convective [
envelope

H burning
He burning

deg. core

——

0.01 R
0.5-1.0 Mg

100-500 Ry ~1 pe?
0.1-few Mg

~0.05 Ry,
0.001-0.02 Mg

Po znovu zahajeni hofeni vodikového slupkového zdroje se heliovy slupkovy zdroj leZici
niZe stdva geometricky tenkym. Hofeni v tenké slupce je tepelné nestabilni, ddva vzniknout
tepelnym pulsim v heliové slupce. Podrobny termodynamicky vyklad popisuje, Ze pii zvySeni
tempa produkce energie & ~ p2 T4 | v hoficim heliovém slupkovém zdroji, vznikne kladna
tepelnd porucha, dodatecny teplotni gradient ji pfesunuje od stiedu slupky k okraji. Dochézi
k tepelné nestabilité, vstupni pfirGstek energie je vétsi nez jeji ubytek. Dodate¢na tepelna
energie pridanim tepla pti konstantnim tlaku vyvola narast teploty. Ten je udrzovan, jestlize
slupka je tenka. Tlak ve slupce je urCovan gravitanim zrychlenim jadra plisobiciho na
hmotnost vrstev nad slupkou. Jakakoliv expanze tenké slupky, vyvoland tepelnou poruchou,
bude vyvolavat pouze nepatrné zmény v poloméru vrstev nad hoftici heliovou slupkou. Tlak
ve slupce se v podstaté nebude ménit. VySe uvedené plati pro idealni plyn.

Zaved'me tenkou slupku o geometrické tloustce s umisténou ve vzdalenosti » od stiedu

w 4 .7 . J4 W o . 4 r_.o VY d
hvézdy pozdnich stadii asymptotické vétve obrl. Relativni narast tlouStky vrstvy ?S >0
.y . < — d o -
odpovidd obdobné hodnoté relativniho poklesu hustoty 7’) <0. Pii ; « 1 existuje pouze
. , s, d v . . . T
velmi maly relativni narast Tr . Vrstvy nad hofici slupkou jsou vyzdvihovany nepatrné, jejich

. R ST R IR ; . -1 . v . dap
vaha zlstava piiblizné konstantni, platnost rovnice hydrostatické rovnovahy vyzaduje - &

Y o dp d . .

0. Ve skutecnosti podle homologickém vztahu - = —4 TT nalezneme zavislost mezi dP a dp
dp d Y. .. d dp dr . .

takto: - = 4 ; 7p. Uvazujme stavovou rovnici 7’) =a— - é - kde @ a § jsou kladné

- y d - d . d o
konstanty .Vidime, ze expanze 7’) < 0 vede k nariistu teploty TT > (0 protozZe ?P - 0 pi
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; - 0, proto %p = -4 g. Nedochazi tak k expanzi tenkého slupkového zdroje, ale k

uvoliiovani energie zahfivanim.

Kdyz hmotnost mezivrstvy piesahne kritickou hodnotu, je zapalené helium v nestabilnim
rezimu, coZ vyvold vznik heliového slupkového zablesku. Hodnoty Lp. = 10® Ls jsou
dosazeny v prubéhu roku. Vysoky tok zatfivé energie fidi konvekci v celé mezivrstvé.
Expanze a nasledné ochlazovani oblasti mezivrstvy mize vést k hlubsSimu proniknuti do
vngj$i konvektivni obalky. V nékterych ptipadech konvekce miize proniknout za hranici
vodikové slupky, materidl z mezivrstvy tak promichava vnéjsi obalku, jde o tzv. tieti
promichavani.

Stavba hvézdy v pribéhu tepelného pulsu. Je ukdzan vyvoj v €ase vnitini struktury hvézdy
2 Ms, Z =0,015, Y = 0,275 v prubéhu desatého tepelného pulsu. Je zachycena poloha hoftici
vodikové slupky, heliové hotici slupky. Srafovana oblast znizorfiuje rozvoj konvektivni

oblasti v prubéhu tepelné¢ho pulsu.

L0 e e e e e LA B s B s s B s s s e

L Convective envelope 4

089 F——9¢ ———

H-shell 1 = "No—e—————

< 058 -
E F Thermal pulse 4
0.57 - -
F He-shell b
i CO core 7
0.56 —
YT T T R T T T T T T T TN T A N T RN S R N
0 500 1000 1500
Time (yr)

Figure 7.2 Evolution with time of part of the internal structure of a 2 M star with Z=0.015
and ¥ =0.275, during the tenth thermal pulse: the locations of the H-burning shell, the He-burning
shell and the base of the convective envelope are shown. The origin of the time coordinate has
been arbitrarily shifted. The dashed zone shows the development of the convective region during
the thermal pulse. Notice the occurrence of the third dredge up about 200 yr after the onset of the
thermal pulse (courtesy of O. Straniero)
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Stiidani hoteni v heliovém a vodikovém slupkovém zdroji v prubéhu teplenych pulst, zativé
vykony ¢ini L (H) = 3.10* Ls, L (He) = 1.10° Ls.

V priibéhu tohoto tfetiho promichavani se znovu vynasi produkty termonukledrniho hoteni
do atmosfér hvézd, mize zde dojit ke zménam v poméru zastoupeni uhliku a kysliku C/O
z pouhych desetin na celé jednotky, tudiz k vytvoteni uhlikové hvézdy C/O > 1.

Zmeéna zativého vykonu na povrchu AGB hvézd pfi tepelnych pulsech.

structure and

evolution
Surface luminosity variation
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Pisobi sily tlaku a gravitace, vrstvy se pohybuji nahoru a doli. Tlak zéafeni je proménny
v disledku proménné opacity. Proto je vystup vzhlru k vy$$i amplitudé asymetricky
s poklesem amplitudy. Hmotnost slupek nartstd a klesa. Pulsaéni vlna vede k razové viné.
Piedni ¢ast vlny je v méné hustém plynu, zadni ¢ast v hustsim. Cim je plyn hustsi, tim je
Siteni vin rychlejsi. Proto zadni ¢ast viny dohani ptfedni. To vede k rdzové viné, vniz P, T, p
se prudce méni. Narlsta jeji amplituda pii postupu k povrchu. Hustota plynu rychle klesa,

stejné mnozstvi energie je preddvano mensimu poctu Castic. Energie unikd prostfednictvim
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zéateni, zejména v opticky tekych vrstvach. V pribéhu cyklu prichodu razovych vin

atrmosférou se vytvofi nova vrstva prachu.

higher amplitude

Radius [R.]

lower amplitude

PRA 2R PRRA SRQ
- >

| pulsation period

Zkracovani periody tepelnych pulsi, nartst zativého vykonu.

Asymptotic giant branch: thermal pulsation
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Horni vrstvy tepelné pulsyjicich hvézd asymptotické vétve obr, jsou v disledku
konvektivnich proudl v neustalém pohybu, vytvateji silny hvézdny vitr, se zna¢nou ztratou

hmotnosti. K odhadu unikajici hmotnosti se pouzivd Reimersiv vztah 1975
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amM 3 L . : .
—=-4.10 _R , kde L, g, R dosazujeme v patficnych jednotkach Slunce, Ubytek

dt g

. y am i3 L :
hmotnosti je v Msrok ~!. Piesnéji plati 1 = -n4.10 _R’ kde n (0,35 — 3). Pii
&

uniku latky hvézdnim vétrem do kekonecna se zvéEtsi potencidlni energie na niz je vynalozena

e e , dEpot d M? M dM
energie zarivého toku L, plati L ~—2%= ~— ( —) ~ ==
g P dt dt R R dt

Uloha: Pro ubytek hmotnosti hvézd v pozdnich stadiich vyvoje plati Z—IZ ~ QLR respektive

d . C C . .
d—“: ~ % . Odhadnéte ubytek hmotnosti hvézdy asymptotické vétve obrit o hmotnosti 1 Ms,

z4tivém vykonu 7.10° Ls a povrchové teploté 3 000 K, 5 = 2.

Reseni: Ze Stefanova — Boltzmannova zakona stanovime polomér 310 Rs, g = 107 gs.
; s d - -
Dosazenim 0bdrz1med—1\: =~ 1077 Mg.rok™1,

Dnes jsou pouzivany i dal§i aproximativni vztahy pro tbytek hmoty chladnych hvézd, viz

. B
zavére¢na kapitola. Pro rychlost hvézdného vétru plati tzv. B zakon, v(r) = v, ( - 7;_0) ,

u chladnych hvézd B lezi (2,5 - 3,5), R, =7y ,Ve = (10 — 20) km.s™!, pfipomindme Slunce
Ve ~ 500 km.s™'... Odtok mé vysokou hustotu plynu, vitr vznikd v hustém prostiedi, obtizné
vysvétlitelnym hydrostatickym modelem atmosféry, protoze hustota prachotvornych oblasti je
ptilis nizka.

V prubéhu vyvoje na asymptotické vétvi chladnych obrti ubytek hmotnosti roste. Vitr je
urychlovan prachem respektive pulsacemi, které ve vnéjSich fidSich vrstvach prechazeji
v razové viny, které znich vypuzuji hmotu. Hvézdy v této fazi obra respektive veleobra
mohou ztratit podstatnou ¢ast své hmoty. Pozorovanim urc¢ené hodnoty uniku hmoty davaji od
107 Msrok! u dlouhoperiodickych proménnych hvézd s relativné kratkou periodou, u
dlouhoperiodickych proménnych hvézd s delsi periodou a velkym zafivym vykonem az na
10* Msrok . Vypuzeny material ve hvézdném okoli rychle chladne, takZe v ném kondenzuji
prachové castice, které uvedené hveézdy zahaluji do neprithlednych obalti. Objekty jsou
vyraznymi zdroji v blizké 1 vzdalené infraervené oblasti spektra.

Po zbaveni se vnéjSich vodikovych obali v etapé post AGB dojde ke zménam celkové
jasnosti objektl. Dojde k odhaleni jadra, k pferuSeni pfisunu termonukledrniho paliva.
Z hvézdy zistava odhalené horké elektronové degenerované uhlikokyslikové jadros T 2 3.
10 ° K, budouci bily trpaslik s hmotnosti (0,6 - 1,4) Ms a jeho expandujici vn&jsi obal, ktery

vytvoii tzv. planetarni mlhovinu.
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Shrnuti promichdvani
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Figure 1.1: The evolution of a star in the HR diagram from the zero age mam sequence
(ZAMS) to the termination of the AGB for a 1 My, star (left) and a 5 M, star (right).
The main stages of evolution mentioned in the text are marked.

Narust zativého vykonu hvézdy je doprovazen celkovou expanzi, vnéjsi vrstvy chladnou.
Hvézda postupuje vzhiru po vétvi Cervenych obri. Hustota toku energie z oblasti
termonuklearniho hofeni je mimotfadné vysoka, jedinym mozZnym zpusobem transportu
k povrchu je konvekce, jejiz spodni ¢ast zasahuje do oblasti nuklearniho hoteni. Dochazi tak
k promichéavani, ptesnéji k tzv. prvni promichavani, pfi kterém mohutné konvektni proudy
piinaseji do oblasti termonuklearniho hoteni Cerstvé palivo. Realizuje se v okamziku, kdy
konvektivni obalka se zvétSuje smérem do nitra hvézdy, ktera je poprvé cervenym obrem. Jde
o etapu pied zapalenim 3a reakce. Vypocty zmén chemického sloZeni v této fazi vyvoje
provadeéli Clayton 1983, Sweigart et al. 1990, Lattanzio 2014. Byla zkouméana zména obsahu
helia — AY na povrchu, stejné jako poméru '>C/'3C atd. Povrchovy obsah ’C a tudiz i
izotopicky pomér 'C/C poklesava, stejné jako Li a Be. Konvektivni obalka ptenasi
produkty CNO cyklu k povrchu, hlavné * He, 1*C, N . U &ervenych obrii asymptotické vétve
muizeme pozorovat v jejich atmosférach vysledky produktli termonukledrnich reakci,
piedchazejici vyvoj hvézd byl pfimému pozorovani nedostupny.

Na pocatku pobytu hvézd na asymptotické vétvi obril, tzv. E — AGB probiha expanze a
nartst konvektivni obalky. U hvézd s hmotnosti M 2 4 Ms zasahuje konvektivni vrstva az do
oblasti slupkového hoteni vodiku. Dochdzi k tzv. druhé promichavani, vynaseni produktii

nukleosyntézy z CNO cyklu do atmosfér hvézd. U hvézd s mensi hmotnosti vSak k druhému
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promichdvani nedochdzi viibec. Zakladna konvektivni obalky se pfesunuje smérem do nitra,
formuje mezivrstvu a pfinsi material CNO cyklu. Konvekce zvysuje * He a '*N na povrchu,
zatimco obsah '2C , 3C a ® O poklesava.

Druhé promichdvani nastava pii vzniku elektronové degenerace jadra CO po vyhoieni helia
ve hvézdach s vétsi hmotnosti nez je kriticka, kterd zavisi na hmotnosti jadra M. a chemickém
slozeni. Obsah vodiku je urcovan z klasického vztahu X =1-Y - Z.

Uvoliovana energie pii heliovych reakci je imérna ¢tverci hustoty a tficaté mocniné teploty
Ex p2 T*0, coz vede rychle k vycerpani helia. Po zvyseni teploty na 100 miliont kelvina
dojde k zapaleni heliové slupky, helium se zacne pfeménovat na uhlik a kyslik. Pocatek
aktivity heliové slupky se nazyva tepelny puls a trva (10 %- 10 ° rok®) . Zafivy vykon jadra
v té dobé vzroste azna (107 - 10 3) Ls, vodikovy obal expanduje a ochlazuje se. Hovoiime o
pozdnich stadiich vyvoje na asymptotické vétvi obrii. Treti promichavani pfenasi vzhiru
*He a '°C z heliové slupky nahoru do vodikové obalky.

Tteti promichavani je spojeno s hlubokou konvekci, periodicky zasahujici do oblasti mezi
se slupkovymi zdroji vodiku a helia. Pfi modelu se dvéma slupkami, heliovou a vodikovou

jsou nezbytné teploty pro hoteni vodiku 3.10 ” K, pro hoteni helia 2.10 ® K.

“.-5]-4" luﬁ,ln
Mlr)

He shell fusion

C/o core deqerecate
—_— fime

Charakteristicky proces v nitrech hvézd asymptotické vétve obrli je pomalé zachycovani
neutronti, produkty s procesu nepozorujeme piimo, presnéji pii promichdvani jsou vynaSeny
k povrchu, tudiz i1 spektroskopicky detekovatelni, ale interpretace je obtiznd, nebot’ probiha i
dodatec¢né hoteni 1 promichavani v konvektivni vodikové obélce. Pro velmi hmotné hvézdy
asymptotické vétve obrit pomér C/O se méni od < 1 do > 1. Jde o tzv. C hvézdy.

Zdroji pomalych neutronti jsou reakce

Bc+ 4He - 80 + in, 22Ne + 3He —» $Mg + In . Dostatek neutronii + podminky

pro s proces — zachyceni neutronl nastane diive nez probéhne f rozpad (n—>p+e™ +v,).
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Vzhledem k nizké teploté elektronové degenerovaného jadra zde zadné termonukleédrni
reakce neprobihaji a u hvézd s pocate¢ni hmotnosti (0,8 - 8) Ms, které se dostaly na
asympotickou vétev obrt, je dalsi chemicky vyvoj centralnich oblasti uzavien. Jadro se objevi
az po rozplynuti vodikového obalu jako husty a horky bily trpaslik.

Hvézdy s poéateéni hmotnosti M < 0,8 Ms nedokon¢i spalovani vodiku v koneéné dlouhé
dobé, u hvézd M < 0,5 Ms dokonce elektronova degenerace zabrzdi dalsi vyvoj po
absolvovani stadia hvézdy na hlavni posloupnosti, nevytvofi se teplota dostatecna k zapaleni
heliovych reakci.

Naopak u hvézd s vétsi hmotnosti M 2 (6 — 8) Ms mohou byt v centrdlnich oblastech
teploty tak vysoké, Zze vzniknou podminky pro zapéleni dalSich termonukledrnich reakci, pii
kterych hoti uhlik a kyslik na tézké prvky az po prvky skupiny zeleza.

Obal kolem jadra mize dosahnout poloméru az 1 au, povrchova efektivni teplota poklesava
na 2 500 K. Vodikovy obal ptfechazi v rozsahlou (desitky au) velmi fidkou chladnou (desitky
kelvintl) a komplikovanou okolohvézdnou obélku tvofenou unikajicim plynem a prachem.

V atmosférach je hlavnim typem pienosu energie zafeni. Maximum toku zéfeni lezi (1 — 2)
um. Rozlozeni energie je rozdilné od Planckova zdkona zafeni. V atmosféfe probiha

interakce mezi zafenim a latkou:
- absorpce (v povrchovych vrstvach 75 , hlavnim pi#ispévkem je A, v hlubsich

vrstvach H a Rayleighiiv rozptyl H a H,, vie kontinuu),
- carova absorpce,
- absorpce prachem.

Atmosféry hvézd AGB jsou zna¢né rozsahlé, pro typicky model 2 Ms, 3 000 K, je polomér
fadoveé 200 Rs. tedy dosahuji v méfitku Slune¢ni soustavy mezi poloméry drah Venuse a
Zemé. Poloméry hvézd jsou zavislé na vinové délce, viz napt. studie Hofmann et al. 2001
hvézdy R Leo dlouhoperiodicka proménnd , P = 312 dnti, mirida s polomérem (320 - 350) Rs
a efektivni teplotou Ter = (2 930 - 3080) K, naptiklad velikost thlového poloméru lezi
v intervalu (48.7 - 75.6) mas.
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Observed Radius depends on wavelength!
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Atmosphere: stellar region
¥ visible from the gutside

Rule of thumb: down to t = 1 in cont.
[s thus wavelength dependent!

. Atleast 10% of stellar radius visible
) " (in this example: about 20 R, deep)
For the Sun: 500 km deep = 0.07%.

* A few typical numbers:
M=2Mg P=10"am Both decrease
R=200Rg " T=3000K p=10"gem™ exponentially

Atmosféry jsou vzhledem k podminkam z vnéjSku pozorovatelné. V prvnim ptiblizeni do
T =1 v kontinuu v zavislosti na vinové délce. Alespoii do hloubky 10 % hvézdného poloméru
1ze pozorovat, pti poloméru 200 Rs do hloubky 20 Rs! Pfipomindme, ze u Slunce to je
pfiblizn€ 500 km, tudiz 0,07 %. Typické podminky v atmosférach hvézd asymptotické vétve
obrti jsou tlak 10% Pa, hustota 10°kg.m™, obé veli¢iny poklesavaji exponencidlng.

K astrofyzikdlnim dikaztim existence vrstev ve spodni chromosféfe patfi emisni ¢ary Mg 11,
Ca II, mnoho ¢ar Fe II a C II. Spektra asymptotické vétve obril jsou rizna v zavislosti na
pulsaéni fazi. Chromosféra je u téchto hvézd velmi rozsahla.

Klasifikace hvézd asymptotické vétve obri podle spektralnich typua
1. Typ M (obsah na povrchu O > C), vyznacuje se intenzivnimi absorp¢énimi pasy TiO

v Cervené oblasti spektra.

STRUCTURE and EVOLUTION
of AGB stars  (the central star)

Optical spectra

MS-star . -
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2. Typ S (C/O - 1), misto past TiO pozorujeme pasy ZrO.
3. Typ C (C>O0), v kterém misto oxidl kovll pozorujeme hlavné molekuly obsahujici uhlik -

C2, CN, CH, CS.

Ly o estae e 1o S
! PNN C/O
\ . [s/Fe]
1 start 3rd DU —= +¢)
WD
(2nd DU) —/
7/ M
Figure 11.5. Schematic evolution track
of a low-mass star in the H-R diagram.
showing the occurrence of the various
dredge-up episodes. Stars on the upper
AGB are observed to be enriched in s-
process elements (S stars) and in carbon
(C stars).
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Historie AGB.

1. 1965: Schwarzschild & Harm popsali teorii tepelnych pulsaci.

2. 1978: Iben & Truran prezentovali prvni vyznamnéj$i AGB synteticky model, uzili vysledka
s-procesu nukleosyntézy 56p, +n — 57p, + y.lzotop 57, je stabilni, proto reakce
57ge +n = 58g, + y . RovnézZ izotop 58k, je stabilni, tudiz 58z, +n — 59, +
y. lzotop 59, je nestabilni, prob&hne beta rozpad s poloasem 64 dne, 59, —

59, + e + v,...

3. 1981: Renzini & Voli zavedli strukturu a zdkladni slozky modelt hvézd v pozdnich etapach

vyvoje.

4. 1993: Groenewegen & de Jong vytvofili syntetické modely zahrnujici efekty rozdilné

metalicity, Casové variace tepelnych pulsti.

5. 2013: Decin, Nowotny podrobné studium jednotlivych oblasti okolohvézdnych obalek.

6. Posledni obdobi 2000-2020: Marigo et al. propracovali problematiku tfetitho promichévani.

Nasleduje vyklad vnéjsich prachovych oblasti, zeslabeni hvézdného vétru.
Castice jsou odnaseny hvézdnym vétrem, v priibdhu #, se zrna prachu pfesunou o Rs, hustota

poklesne zhruba o dvojnasobek (expanzni faktor). Tim se stavéd obtiznym dalSi narlst zrnek,

157



ktera se nyni pohybuji po rovngjSich a delSich drahach pii nizSich hustotach. Celkové se tak
zvétSuje Cas nériistu zrn 1, ~ 107 s - rok. Shrnuto rist zrn prachu se zastavi v diisledku
ziedéni prostiedi, nikoliv v disledku vycerpani moznosti ristu.

Pochopitelné prach ma vliv na opacitu, kterd v plynu poklesava, protoze pfi riistu zrnek
prachu se ,,procistuje “ prostor. Prachova opacita narasta, je dominujici, zvySuje se absorp¢ni
koeficient prachu. Vzniké zona tvorby prachovych zrn.

Dulezitou vlastnosti opacity prachovych zrn u hvézd asymptotické vétve obri je, ze velikost
zrnek << vlnovéa délka svétla, tvar kiivky opacity y (A) je nezavisly na velikosti zrn (10 - 100)
nm! Uhlikov4 zrna o velikosti 10 nm obsahuji & 108 atomi. TudiZ unikajici hvézdny vitr ma
vy$si hustotu plynu, pochazi z hustsiho prostredi, nelze pouzit hydrostaticky model atmosféry,
protoze prachova hustota v oblastech formovani je pfili§ nizkd. Proto scénatf priichodu
razovych vin piedpoklada stlatovéani plynu, zahfivani a vyzdvizeni vzhiru. Déle se plyn
ochlazuje vyzatovanim, zvySuje se hustota pohybujici se vrstvy vné. V ni teplota podporuje
rust zrn prachu, nastavuje u¢inny rast prachovych zrn. Je-li zrn prachu pfili§ malo, vrstva pada
zpét. Pi dostateéném poctu zrn prachu nartsta opacita a tlak zafeni, prach je pohani, vlece se
sebou plyn, vrstvy unikaji vng.

Optimalni oblasti vzniku prachu je » = 2 Ry, T = 1 000 K, zrna jsou akcelerovana a tdhnou
plyn kolem. V mensi vzdalenosti je teplota pfili§ vysokd, zrna se zahtivaji a vypatuji. Vétsi

vzdalenosti jsou méné ptiznivé pro pfili§ nizkou hustotu plynu.

* Typical grain size: 10— 100 nm
* Growth timescale: tgrowin = 10" s (almost a year)
« Carbon grain of 10 nm contains about 10° atoms

* Where does dust start to form?

» L'00 hot. Grain heats up, and evaporates.

> Less favourable, because of lower
gas density.

*r=2R. (T=~1000K)
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Porovnéni spektra absolutné cerného télesa a uhlikové hvézdy IRC +10216 o teploté 2 300 K,
pozorovatelny ztetelny posun do infracervené dlouhovinné oblasti. Hvézda je velmi jasnym
objektem na obloze v A - (5-10) um, 50% znamych molekul ve vesmiru je v jeji okolohvézdné

obalce. Obrazek zachycuje vybrané molekuly v atmosféte hvézdy v zavislosti na teploté.
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Rozséhl¢ prachpové a molekuldrni obalky kolem hvézd jsou hlavnimi zdroji pro recyklaci

mezihvézdné latky. Hlavni zdroj absorpce svétla vzdalenych objektt.
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Lze shrnout, Ze existuje propracované kvalitativni pochopeni vyvoje hvézd asymptotické
vétve obrii. V kvantitativnich modelech existuje fada nejasnosti, napiiklad konvektivni
prenos energie v modelu na vrcholu vétve u hvézd s M > 5Ms na zdkladné konvektivni
obalky pfi T = 3.107 K, hotfeni na horkém dnu v mezidobi mezi pulsy a pulsaénich modelech,
velké nejistoty jsou v propracovani problematiky promichavani na hranicich konvekce,
problematika '*C pii prvnim a druhém promichavéni.

Astrofyzikalni studium téchto hvézd je obtizné, CO molekula v atmosféie ma vysokou
disociacni energii, je velmi ucinnd pti vyuzivani uhliku. Pfi spektroskopickém vyzkumu je
obtizné stanoveni kontinua vzhledem k obrovskému poctu ¢ar, naptiklad jeden bod urcité

vlnové délky intenzivniho zdznamu je vytvaren aZ sto Carami.

Hveézdy OH/IR

Jejich charakteristickym rysem je maserova emise na radiovych vinach, na vinové délce
18,6 cm, tedy 1 612 MHz od molekul OH. Maserova emise je generovana v tenké vrstvé. Po
prvé byla emise OH pozorovdna roku 1968. Pozdéji pro nékteré infraCervené zdroje

charakterizujici maserovou emisi OH bylo provedeno ztotoznéni s objekty v optickém oboru.
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Na obr. jsou ukdzany Ctyfi nejnizsi energetick¢ hladiny molekuly OH. V normalnich
fyzikalnich podminkach jsou nejvétsi pravdépodobnosti piechodu u emisnich ¢ar 1665 MHz,
1667 MHz, tudiz jsou nejsilngjsi. Ve vrstvach kolem hvézd asymptotické vétve obri je
inverzni obsazeni hladin, je realizovan piechod 1612 MHz.

Hvézdy jsou obklopeny prachovymi obalkami do vzdalenosti (1,5 — 4) Ry, plyn je vétSinou
molekularni vodik H». Slouceniny molekul a prach jsou zavislé na poméru C/O. Na vrcholu
asymptotické vétve obrl, maximum vyzafovani na A = 10 pum, opticky tlusté obalky.
Urcovani ubytku hmoty hvézd z molekuldrnich ¢ar a prachovych emisi.

Hvézda CZ Ser objekt OH/IR

An infrared study of galactic OH/IR stars*-**-***
I. An optical/near-IR atlas of the Arecibo sample
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Abstract. In this paper we present optical and near-infrared finding charts, accurate astrometry (=1"") and single-epoch near-
infrared photometry for 371 IRAS sources, 96% of those included in the so-called “Arecibo sample of OH/IR stars” (Eder et al.
1988, ApJS, 66, 183; Lewis et al. 1990a, ApJ, 362, 634; Chengalur et al. 1993, Ap]JS, 89, 189). The main photometric properties
of the stars in the sample are presented and discussed as well as the problems found during the process of identification of the
optical/near-infrared counterparts. In addition, we also identify suitable reference stars in each field to be used for differential
photometry purposes in the future.

We find that 39% of the sources (144 in number) have no optical counterpart, 8 of them being invisible even at near infrared
wavelengths. The relative distribution of sources with and without optical counterpart in the IRAS two-colour diagram and their
characteristic near infrared colours are interpreted as the consequence of the increasing thickness of their circumstellar shells.
Among the objects not detected at near infrared wavelengths four non-variable sources are proposed to be heavily obscured
post-AGB stars which have just very recently left the AGB. Eight additional objects with unusually bright and/or blue near-
infrared colours are identified as candidate post-AGB stars and/or proto-planetary nebulae.

Key words. stars: OH/IR — stars: AGB and post-AGB — stars: circumstellar matter — stars: variables: general —
stars: evolution — infrared: stars
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8. Uhlikové hvézdy

Historie

r. 1868 Angelo Secchi (1818 — 1878), zavedl Ctyti zakladni typy spekter

IV. typ nacervenalé hvézdy, s Sirokymi pasy, podminéné absorpci slouc¢enin uhliku C,, CN
Secchi:,, Hvezdy, které nepatri k trem zavedenym typii, jsou velmi vzacné. Domnivam se, Ze
budou patrit do rodiny cervenych hvezd a promeénnych hvezd.

Piivod slunecnich skvrn: ,, Erupce prochdzeji fotosférou a strhavaji do nizsich vrstev pary
kovii, které se ochlazuji a padaji do fotosféry. Vytvareji prohlubné, jenz méné zari a pohlcuji

svetlo.

TN :
AN -.7“ SN,

O P T e o e R e L ]

Figare 4.7, Secchi drawings of the specrs of Betelgease, Allbaran snd Antares, 1967
r. 1890 Thomas Henry Espin (1858 - 1934) vytvofil katalog 766 ¢ervenych hvézd, z nich 240
byly uhlikové, zavedl pojem uhlikové hvézdy

r. 1896 Edward Charles Pickering (1846 -1919) zkoumal jejich spektra

r. 1929 izotop *C objeven v laboratofi, Arthur Scott King, Raymond Thayer Birge

r. 1929 Roscoe Frank Sandford (1883 - 1958) identifikoval Swaniv pas '2C'3C ve hvézdach,
zavedl klasifikaci R, N hvézd, R hvézdy 1>C/*C < 10, N hvézdy '*C/'3C = (20-80)

r. 1856 William Swan (1818 — 1894) objevil v laboratofi molekularni pas C»

r. 1948 John Gardner Phillips podrobné popsal Swantv pas u hvézd

r. 1981 Icko Iben: ,,Zdhada uhlikovych hveézd: proc se jimi stavaji hveézdy s nizkou hmotnosti,

kam se podély ty s vysokou hmotnosti.? *
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r. 1993 Philip Childs Keenan (1908 - 2000) revidoval Morganovu-Keenenovu spektralni

klasifikaci
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R. F. Sandford 1929:

CarBoN IsoTores 1N Crass N STars

Three absorption bands with their heads near %4740 have
been known in stellar spectra of class N for many years. Table I
gives the measured wave-lengths of the heads of these three
bands and their mean values. They are on the international sys-
tem and have been corrected for radial velocity.

TasLE 1
Hale ........... L 4737.5 14745.3 1 4752.8
Shane .......... 4737.8 4745.2 4752.8
Sanford ........ 4737.6 4745.2 4752.4
Mean (Observed) 4737.6 4745.2 4752.7
Computed ...... 4736.9 (Assumed) 4744.5 4751.0
Furnace ........ 4736.9 47445 ...
Isotopes ........(C12-C12) Ciz_C13 Cr2_C14

The correspondence between the first band at A 4737.6 and
one of the so-called Swan bands of carbon was recognized long
ago, but until recently the other bands have not been observed in
the laboratory and bave remained unidentified.

A short time ago Dr. King found in the spectra of the electric
furnace a band apparently connected with the Swan band which
seems to correspond to the second stellar band. This furnace
band has now been explained by King and Birge as arising from
a carbon molecule made up of C'? and C** whose atoms have
weights of 12 and 13, respectively.

Normalni uhlikové hvézdy predstavuji problém ze spektroskopického pohledu. Poskytuji

velmi zahusténa spektra v disledku nizkych povrchovych efektivnich teplot s velkym poctem

atomarnich absorp¢nich ¢ar a silnych molekularnich past. Navic vétSina uhlikovych hvézd

asymptotické vétve obrG jsou proménnymi, jejich
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velkoméfitkovymi pohyby v atmosféie (hvézdné pulsace, razové viny...), které vedou ke
vzniku silnych asymetrickych car, jejich rozsifeni a Dopplerovymi posuvy. To vSe znacné
ztézuje chemickou analyzu a vyzaduje uziti dynamickych modelti atmosfér.

Analyza spekter je tak znacn¢ komplikovana. Nékteré tidaje ze spektralni analyzy vSak 1ze
ziskat. Napiiklad pomér '2C/'3C v uhlikovych hvézdach lze zjistit a jeho hodnota v rozmezi
(4 — 100) ukazuje, ze jejich evoluce je rtiznoroda.

Studium uhliku poskytuje kvantitativni informace o jeho zastoupeni v atomarni podobé
respektive v molekularnich strukturach. Zastoupeni uhliku v molekularni podobé¢ je feSeno na
zéklad¢ teorie disociatni rovnovahy. Jeho obsah v atmosféfe tvoii kritérium pro zatrazeni
hvézd do skupin.

Uhlikové hvézdy patii k asymptotické vétve obrii, jde o hvézdy s C/O > 1. Jsou vhodnou
laboratofi pro testovani teorii hvézdného vyvoje a nukleosyntézy. Existuje n¢kolik zdkladnich
typtt uhlikovych hvézd. Jsou klasifikovany pifedev§im spektroskopicky v zavislosti na
intenzit¢ molekularnich pasii (CN, C2, CH) a podle jejich efektivni teploty.

Je znamo vice riznych klasifikaci uhlikovych hvézd, uved'me posledni Keenanovu z roku
1993. Rozdé€luje uhlikové hvézd do tii skupin: C — R, C — N, C — H. Uhlikové hvézdy C — R
a C - H jsou teplejsi, s povrchovymi teplotami (4 000 — 5 000) K. Cislo za pismeny uréuje
teplotni posloupnost (od C-N1 az do C-N9). Podrobnéjsi popis obsahuje rozliSeni pasi Ca,
CN nebo poméru 2 C/13C, piipadné ¢ar lithia.

C - R hvézdy, tedy rané uhlikové hvézdy, se vyznacuji menSimi zafivymi vykony, 2 000
Ls, 4 < 12 C/BC < 10, odpovidaji K obrim, hvézdam s efektivni povrchovou teplotou
v intervalu (4 000 — 5 000) K . C - N hvézdy jsou chladnéjsi (3 000 K) s vysokymi zativymi
vykony (2 000 — 20 000) Ls, >C/BC = (20 - 90), odpovidaji M hvézdam.

Ze spektroskopického hlediska je mnoho C - R hvézd nerozeznatelnych od C - N hvézd.
Detailnéjsi analyza rozliSuje mezi ranymi horkymi R hvézdami (spektralni typy RO — R4),
které jsou podobné normalnim K obrti (1 Dra) a pozdnimi chladnymi R hvézdami (R5 — RS),
vice podobnymi M hvézdam.

C - N hvézdy, tzv. normalni uhlikové hvézdy ukazuji preplnénd, zhusténa spektra, coz je
vyvolano nizkymi teplotami a mohutnymi molekularnimi absorpénimi pasy. V optickém
oboru existuje pouze nékolik intervalll vinovych délek vhodnych pro spektralni analyzu
prvki.

Uhlikové C - H hvézdy jsou nejvice studované vykazuji velmi mohutné CN a C, pasy a
nahusténd spektra. Pomér 12C/3C zahrnuje oba intervaly u vy$e uvedenych hvézd, nejcastéji

se pohybuje v rozmezi (8 — 25), blizici se rovnovdznému (= 3 — 4) dosahovanému pii CNO
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cyklu. Spektroskopicky jsou velmi podobné pozdnim chladnym C - R typiim. Razné typy
uhlikovych hvézd reprezetuji uhlikové CH hvézdy, jde o objekty chudé na kovy s hodnotami |
Fe/H ] z intervalu — 0,5 az — 2.0. Zpravidla se vyznacuji vysokymi rychlostmi indikujicimi
jejich prislusnost ke starsi populaci hvézd.

Dalsi ¢lenéni uhlikovych hvézd lze provést podle naristu obsahu uhliku v obalce podél
spektralni posloupnosti M &> MS > S &> SC & C.U hvézd M C/O <1, = 0,5, podle
Iben & Renzini 1983, Smith & Lambert 1990. Uhlikové hvézdy typu SC jsou hvézdy
spomérem C/O — 1. Hvézdy C C/O > 1. Posloupnost je piirozenym vysledkem
nepfetrzit¢ho promichdvani uhliku v obalkach hvézd skrze tieti promichavani po kazdém

termalnim pulsu.

M(e) =+ MS — S— SC+» C

=1
C/O Ratio - ~1
<<1

Figure 12.1 During the ascent onto the AGB the abundance of free oxygen in the stellar atmosphere becomes progressively reduced by
chemical combination with carbon and other “metals.” This process is described by the increasing C/O ratio.

Termojaderné reakce nelze ptimo detekovat, o jejich existenci a pribéhu se mizeme
piesveédcit z obohacovani atmosfér produkty termojaderného hoteni v nitrech. Pfikladné
zastoupeni izotopu °C v atmosférach Ize spektroskopicky odvodit z molekularniho spektra
C2, CN respektive CO, viz obr. dale.

Nuklid uhliku se v pfirod¢é vyskytuje ve dvou stabilnich modifikacich, s hmotovym ¢islem
12 a 13, tedy '°C respektive '*C. Za dobu existence Sluneéni soustavy se ustalila rovnovaha
mezi obéma izotopy v poméru v 98,99 : 1,11, tudiz =~ 89,2 : 1. Tento pomér se zachovava
pro vSechny hvézdy slunec¢niho typu a obecné pro vétsinu hvézd kyslikové posloupnosti.

Se zcela rozdilnou situaci se setkavame pii studiu spekter uhlikovych hvézd. Yamashita
1967 studoval 75 uhlikovych hvézd a jeho udaje uvadéji velky rozptyl tohoto poméru kolem
hodnoty, kterd je podstatné¢ mensi nez hodnota tohoto poméru pro kyslikové hvézdy.
Nejmensi hodnoty izotopického poméru >C/3C v rozmezi 2,5 — 10 byly nalezeny az mimo
Slune¢ni soustavu u hvézd HD 19557, HD 52432 a HD 77234, u proménnych hvézd RY Dra,
Y CVn, WX Cyg. Nejveétsi ¢ast uhlikovych hvézd vykazuje stiedni hodnotu izotopického

poméru v rozmezi 10 — 50.
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Relativni nadbytek izotopu *C v atmosférach uhlikovych hvézd prokazal experimentalné jiz
Sandford 1929, avsak teprve poslednich padesat rokl byl tento izotop detailn¢ studovan.
Praci spojenych s uréovanim poméru '>C/"*C u uhlikovych hvézd byl vypracovdn zna¢ny
pocet, je v nich shromazdén material k dal$i observacni i teoretické interpretaci vysledkd,
naptiklad Lambert 1976, Lambert - Sneden 1977, Fujita 1980, Nagasava 1980.

Nizké hodnoty izotopického poméru '2C/**C nelze u uhlikovych hvézd vysvétlit jinak neZ
obohacenim atmosfér zplodinami termojaderného hoteni v centrdlnich oblastech hvézd.
Model hvézdy piedpoklada termojaderné hoteni helia v jadru, z néhoz se uhlikové nuklidy
dostavaji konvektivnimi procesy do vnéjSich ¢asti hvézdy. V prabéhu transportu musi projit
slupkou kolem konvektivniho jadra, kde jesté probihd pfeména vodiku na helium. Je-li tato
slupka tenkd, nebo ma niz§i teplotu (pp Tretézec) nedojde k vazngj$i interakci
prochéazejicich uhlikovych nuklidi se slupkou a dospéji do atmosférickych vrstev pii
zachovani izotopického poméru 12C/13C blizkému 100. Je-li v8ak slupka dostate¢né tlustd a
s vys$i teplotou, bude v ni hlavnim procesem hofeni CNO cyklu, ¢imz se zméni pomér ve
prospéch uhliku 3C a po dostate¢né G¢inné interakci dojde k dosaZeni jiného rovnovazného
stavu. Podle vypocti Fowlera, Hoyla, Burbidge, Burbidge 1957 je tento stav

charakterizovan pomérem '>C/3C =4.6.

Hot Bottom Burning: carbon

CNO-cycle comes to equilibrium in a few years
after few TP, envelope reaches CNO equilibrium values by HBB
but... competition with third dredge-up

20

ases
15

12CI130

10

equilibrium value ~3-4
5

L | | I
65.35 6540 65.45 65.50
time (in millions of years)

Po case 65,47 milont rokii prestava horké hoteni na dnech zon - HBB.

Studium poméru '>C/13C vedlo v poslednich desetiletich v oblasti modelovani nitra

uhlikovych hvézd k zasadnimu obratu od jednoduchych modelll s vyhofelym vodikovym
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jadrem az ke komplikovanym modelim s nékolika termojadernymi zdroji. Thompson 1977
ukdzal, ze slozeni uhlikovych hvézd nemiize byt svazano jen s CNO cyklem, proto vznikla
pfedstava hotfeni helia ve slupkovém zdroji. Pii vhodné frekvenci heliovych vzplanuti
v prvnim slupkovém zdroji, je mozné i1 vzplanuti v uhliko-dusikovém jadru. Takto Ize
dosahnout pozadovaného pozorovaného rovnovazného stavu v poméru '2C/"*C. Uk4zalo se,
7e pouze jednim parametrem — pomérem '*C/'3C nelze jednoznaéné popsat termojaderné
procesy v nitru hvézdy a tim ani jeji vyvojovy stupen. Proto Trurar 1977 studoval vice

procest termojaderné syntézy CNO, jejichz vysledkem je vznik izotopu uhliku *C.

4000
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: |
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g l <>§ { T
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& 2000
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C12/C13

Z4dna zjevna indikace vy&erpani '*C neovliviiuje efektivni teplotu. Jaky je vyznam mezery
12C/13C pfi nizkych teplotach?

V soucasnosti jde o vypocet syntetickych spekter ptisluSnych molekul v hvézdnych
atmosférach Servenych obrii, uréovani poméru '>C/3C. K vypodtu jsou pouzivany viechny
rotaéni Cary studované¢ho vibracniho pasu, spolecné s ostatnimi parametry atmosféry
(teplotou, tlakem, obsahem molekul).

Vypocty profilti syntetického spektra diatomickych molekul provadéla tada autorG od
poloviny sedmdesatych roki, Tsuji 1976, Querci 1976. Pfitom vyuZzivali modely hvézdnych
atmosfér, které popisuji prubéh efektivni teploty a tlaku v atmosféfe v zavislosti na
geometrické hloubce. Pomémné vérné vystihuji predstavy o chemickém sloZeni atmosféry,

ptihlizeji 1 k efektlim stratifikace atmosféry.
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Typickym spektroskopickym poznavacim znakem uhlikovych hvézd je tzv. Swaniv pas,
systém vibracnich past Cz2 v modré oblasti (. = 473,7 nm, A = 516,5 nm, A = 563,6 nm),
ktery je pozorovatelny i ve spektrech s malou disperzi. Na obr. vibracni kvantova Cislav’, v’",
charakterizujici pfechody mezi energetickymi hladinami a jim odpovidajici vinové délky.

Tabuika 3.5
Vinové délky Swanovych pasa Cp [nm)

v ‘
“ 0 ’ 1 2 ’ 3 ’ 4 5 6 ‘ 7 | s 9 10 1 l 12 13
o | 5165 ‘P"m,?j 4383 | ? 341,9 '
— S S - _ I
1 (s638)| 5129 | amis a7 62,0 ! -
2 | 6191 | 5586 | 5098 | 4698 & 4365 I H e
3 612,2 | 554,1 i s -_468,07 T -
4 606,0 | 5502 | 4679 | 4369 o -
5 667,7 | 600,5 I 547,0 468,0 i
6 659,9 ‘: 595,9 430,5 -
7 6534 | 5023 | 5435 i
8 ; 648,0 | 580,0 F N Y N
!
9 | ; 644,2 4770 T
10 T Y N ™ N
e 708,3 483,6
1 7853 o1,
12 . B | |
| | | 99,7

Pas C2 0 A =473,7 nm pozorujeme u komet.

Dal$im moznym identifika¢nim znakem jsou pasy CN (A = 421,6 nm). Vysledky vypocti
syntetickych spekter byly konfrontovan s méfenimi molekularniho spektra v blizké
infraCervené oblasti, zejména Cerveného systému molekuly CN. Pravé do této dlouhovinné
oblasti spektra uhlikovych hvézd je zkoncentrovana nejvétsi ¢ast zafeni, pfi¢emz toto zareni je
zde  neyméné ovlivilovano spojitou absorpci viceatomickych molekul SiC, a Os.
V soucasnosti se také rozviji vyzkum daleké infracervené a mikrovinné oblasti spektra. Tato
pozorovani jsou provadéna mimo zemskou atmosféru vzhledem k absorpcim H,O a COa..

Molekuly se nachazeji ve stavu disociaéni rovnovahy:

hvg
(1— ekT)

kde g4, gp jsou statistické vahy zakladnich stavi atomi A, B a molekuly AB, M je

U

nang _ gags e kT

9YAB

3 1
(ZnM)E (kT)2 h?

nap h2 8m2]

MyMp

redukovana hmotnost M =
M A +M B

, J = Mr’ je moment setrvacnosti molekuly, vy je

zékladni frekvence kmiti molekuly, U je disociacni potencial v eV.
V optické ¢asti spektra jde o klasické studium Swanova molekularniho spektra uhliku. Pro
vyzkum izotopickych past se nejlépe hodi pasy Cz (1,0) a Cz2 (0,1), nebot’ jsou dostatecné

vyrazné vyjadieny a také izotopické posunuti je u nich dostatecné. Hlavy molekuldrnich pasi
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s rozdilem vibraénich kvantovych &isel Av 2 2 lezi v modré a fialové oblasti spektra, které
jsou u uhlikovych hvézd tézko dostupné v disledku silné fialové deprese.

Hlava zakladniho molekularniho pasu C» (1,0) lezi u vinové délky 473,7 nm a samotny pas
degraduje smérem ke kratkovlnné &asti spektra. Hlavy izotopickych molekul 2C'3C a '3C"3C
s vetsi hmotnosti jsou vlivem izotopického efektu posunuty o 0,7 nm respektive 1,4 nm k delsim
vinovym délkam, takze se daji pozorovat jiz pfi nizkém zastoupeni izotopu '*C v atmosfére
hvézdy. Pas Cz (1,0) lze pouzit pro studium poméru *C/'*C pi#i vSech jeho hodnotach.
HD 19557 — uhlikova hvézda v Cassiopei.

A4679 514'_:'3?

Cnexmp _
xenesHol dyeu

ﬁ HD 182040, R2

HD 5223, R3
HD 19557, R6
A4752
[:13613
1213
C
A4715 A4737 G
CIQCL'! 6128I2

Abia a Isern 1997 povaZovali vysoky pomér '2C/'*C a nadbytek lithia u uhlikovych hvézd
za dikaz ,,velkého promichavani®. Stanovili obsah lithia u 44 uhlikovych hvézd. Vyslovili
hypotézu, 7e hvézdy bohaté na lithium maji nizky pomér '“C/C < 15 . Hvézdy
asymptotické vétve obri jsou vyraznymi prispévateli k obsahu lithia v Galaxii. Je v nich
vytvareno mechanismem (Cameron, Fowler) na horkych dnech konvektivnich obalek -
HBB pfi teplotach ~ 4.107 K.

Interval hmotnosti uhlikovych hvézd je = (1,5 - 4) Ms. VétSina ma hmotnost (1,5 - 2,5) Ms,
fid¢eji se vyskytuje interval (3 - 4) Ms. Pfi tietim promichavani dochézi ke zmén€ poméru
zastoupeni uhliku a kysliku C/O, vznikaji uhlikové hvézdy. Zatimco u hvézd s pocatecni
hmotnosti mensi nez 1,5 Ms je tento pomér prakticky konstantni, u hmotné&jSich hvézd roste
Groenewegen et al. 1995. Hvézda s po¢ate¢ni hmotnosti 2 Ms, se stane uhlikovou za 4,5 . 10 °
rokll po vstupu na asymptotickou vétev obrti, piiblizné po sedmi tepelnych pulsech, zatimco u
hvézd s hmotnosti 3,5 Ms, se do podobné situace dostane az za asi 8,5 . 10 > rokt, po osmi

tepelnych pulsech.
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Ze srovnani teoretickych modelti s pozorovacimi tdaji vychazi, Ze nejniz§i pocatecni
hmotnost uhlikové hvézdy je zhruba 1,5 Ms. Do tohoto stavu se dostane s poslednim
tepelnym pulsem (piiblizng patym ¢i Sestym v poradi) a vydrzi tak pouze 10 # rokti. Hvézdy

s vétsi hmotnosti se do podobného stadia dostavaji za vétsi pocet cykli.

Casova §kala vyvoje nékterych AGB hvézd — Groenewegen et al. 1995.
™™, TS, TC udava dobu, po kterou je hvézda klasifikovana jako M, S, C hvézda
asymptotické vétve obrii. N¢ je pocet tepelnych pulsti, po kterych se stava uhlikovou, Niot je

odhad celkového poctu tepelnych pulsti.

Pocatecni ™ TS TC Ne Niot
hmotnost [10°1] [10 3 1] [10 1]

1,0 Ms 206 0 0 3

1,5 Ms 356 0 52 6 6

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

V pribehu tepelnych pulsit dochazi pifi ncékolika termonuklearnich reakcich ke vzniku
velkého mnoZstvi pomalych neutronil, diky nimz se vs — procesech tvofi izotopy stfedné
tézkych prvki, naptiklad Sr, Zr, Ba, Po a Te. Stru¢ny popis reakci je uveden v praci Ibena
1991, Jorgensena 1993.

Informace o jednotlivych uhlikovych hvézdach ziskdvame sledovanim jejich zafeni ve
vybranych fotometrickych padsmech o polosiice desitek nanometri a studiem jejich spektra.
Fotometrickd pozorovani davaji pfedstavu o rozdéleni energie ve spektru, tedy o efektivni
teploté, pulsacich hvézdy a dalSich jevech ovliviiujicich jeji celkovou jasnost. Spektralni
analyza poskytuje udaje o fyzikéalnich a chemickych podminkach v atmosférach hvézd.

Konkrétné fotometrickym poznavacim znakem muiZze byt velky barevny index (B - V) . Tedy
rozdil hvézdnych velikosti v barvach B a V, ktery je vzdy vétsi nez 1 mag. Je zplisoben jak
nizkou efektivni teplotou tak zejména tzv. fialovou depresi, intenzivnim zeslabenim
kratkovinného konce spektra vyvolanym molekulami Cs, SiC a SiCo.

Rostouci hustota okolohvézdnych obalek zplisobuje, ze vétSina uhlikovych hvézd prestava
byt sledovatelnd ve viditelné oblasti ¢asti spektra a stavaji se pozorovatelnymi v infracervené

oblasti. Mnohé takové objekty objevila napiiklad druzice IRAS, dalsi nasledné infracervena
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prohlidka oblohy Two Micron All Sky Survey (2MASS). Nejrozsahlejsi katalog uhlikovych
hvézd General Catalog of Galactic Carbon stars, 3d Ed.(Alksnis et al. 2001) obsahuje
témét sedm tisic hvézd, nyni jsou vytvareny ucelové katalogy, pro uhlikové hvézdy
v kulovych hvézdokupach Galaxie, v VMM....

Zasluhou nukleosyntézy v centralnich oblastech a opakovanym promichavanim jsou
v atmosférach AGB hvézd zastoupeny v dostate¢ném mnozstvi i dalsi prvky, ptedevsim C, N,
a O, kter¢ mohou v chladném prostiedi Ter < 3 500 K vytvaiet jednoduché molekuly,
piedevsim Sestici CO, CN, C,,C3, HCN a C;H,. Pfestoze je pocet téchto molekul v objemové
jednotce o nekolik fadi mensi nez H», maji vyrazné vétsi absorpéni koeficienty, proto je
muzeme pozorovat ve spektru. Napiiklad u ¢erveného obra s chemickym slozenim Slunce
s teplotou fotosféry 3 500 K ptipada na jednu molekulu TiO asi jeden milion molekul H>. Ve
spektru v8ak dominuje TiO, Jorgensen et al. 1992.

U uhlikovych hvézd lze ve spektrech spolehlivé urcovat vétsi pocet molekul, napt. Cz, CN,

CH, NH, G;, CO, SiCo.

Systém absorpci molekuly C
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Molekula C vytvaii ve spektru nékolik zakladnich systému absorpci: Swanuv ve viditelné
oblasti spektra, Philipsuv v blizké infracervené oblasti a Balikiv-Ramseyiv v daleké
infracervené oblasti. Swanlv systém sestava z fady molekuldrnich past rozprostirajicich se od
kratkovinné ¢asti viditelného oblasti spektra az do blizké infraCervené oblasti. VSechny pasy

degraduji smérem ke kratkovinné ¢asti spektra, viz obr. Nejvyraznéji se projevuje zakladni

Tabuika 3.5
Vinové délky Swanov§ch pist C, [nm]
o 0 1 2 ! 3 4 5 ] 6 | 7 8 9 J 10 1t ! 12 13
o | 5165 I’@ 4383 | | 3419 j
1IN w20 | T e
2 | 6191 | 5586 | 5098 | 4608 | 4365 o o T T
3 612,2 | 554,1 i 468,5 T 468,0 [ ) N
4 6060 | 550.2 467,9 | 436,9 N
5 667,7 | 600,5 } 547,0 468,0
6 | eses | sesg CTwes | )
7 [ 6534 | 5023 | S35 o
s | " 6480 | sasg ama || o
_i ) B 644,2 N 4770 T
10 - | ) 708,3 | T T a6 |
1 | 785,3 T w1 |
: - | 3

absorp¢ni pas Cz (0,0) s rozdilem vibraénich kvantovych cisel Av 0 vytvarejici hlavu u
vlnové délky 516,5 nm. Vyrazné jsou i zakladni pasy s Av = + 1, jejichZ hlavy leZi v zelené
oblasti spektra u vinové délky 473,7 nm a ve Zlutém svétle u vinové délky 563,6 nm. Oba jsou
vhodné pro studium izotopického poméru '2C/"*C. Swaniiv systém molekularnich pasii byl
popsan Phillipsem 1948. Spektroskopickému studiu téchto pasti je vénovana fada praci (Spite,

Spite 1979). Obrazek z Phillipsova ¢lanku 1948.
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Molekularni syntetickd spektra generovana pocitacem jsou zavisla na piijatém modelu
hvézdné atmosféry, ve kterém se pfislusné molekularni absorpce realizuji. Zvolme
zjednoduseni, Schwarzschildiv model atmosféry, tedy model s ,,pievracejici® vrstvou.

Absorpéni vlastnosti prevracejici vrstvy, ve které dochazi k absorpci zafeni, Ize

charakterizovat optickou tloustkou 7 ;, ktera souvisi s hloubkou spektralni cary

F,, —F

R, = £ kde Fy; a F’, jsou intenzity spektra v kontinuu a v &afe pii vinové délce

0,2
A pfes rovnici prenosu zareni. Jak ukazal UnsOld 1938, lze feSeni této rovnice podstatné

1

zjednodusit pouzitim poloempirického vztahu Minnaerta 1935 — =—+— | ve kterém
2 c T

RC predstavuje nejvétsi centralni hloubku ¢ary pro 7 —> OO, Minnaertova aproximace
vyjadiuje ve skutecnosti interpolacni vztah mezi dvéma extrémnimi ptipady, nejprve T << 1 a
R, =7, apodmuhé T > 1 a R, = R_. Opravnénost pouZiti vztahu pro feSeni
syntetického spektra zdlivodnil Climenhaga 1960.

Phillipstiv systém v blizké infracervené oblasti je popsdn v jiZz zminované praci jeho

nalezce. Ve spektrech uhlikovych hvézd tento pas studovali napt. Fujita a Yamashita 1960 a

Gilra 1975.
Cerveny systém molekuly CN

Molekula CN vytvafi sice vlastni systém molekularnich past i ve fialové oblasti spektra, ten
je vSak u uhlikovych hvézd v disledku intenzivni ultrafialové deprese v této Casti spektra
obtizn¢ studovatelny (F. P. Swing r.1941 A = 388,3 nm).

Druhy Cerveny molekularni systém piisluSejici molekule CN se rozprostira od 700 nm aZz

A=1,5 um.
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Ukazka spektra uhlikové hvézdy CGCS 5926.

Pomér 12C/13C ve spektrech hvézd byl uréovan z molekularnich pasti CN u celé fady hvézd,
napiiklad u Arctura Grifin 1974, Tsuji 1978, Fujita 1981, pro obry spektralnich tfid G a K
Tomkin, Lambert, Luck 1975, 1976, u cefeid Loumos, Lambert 1975.

Nasledné byly také studovany uhlikové hvézdy ve vnéjsich galaxiich. Matsura et al 2002
publikoval analyzu spekter Sesti uhlikovych hvézd z Velkého Magellanova mra¢na pofizené
na dalekohledu VLT. Ve srovnani s galaktickymi uhlikovymi hvézdami maji vétsi pomér C/O
( > 1,2), coz vysvétlujeme tim, Zze ve VMM je vétsi pomér u (C2Hz) / (HCN) nez u hvézd
v okoli Slunce.

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

log cii—Af =8,86—-195log M —6,81log T +2,47log L, kde hmotnost a zafivy vykon jsou

v Ms a Lg, T teplota je v kelvinech.

Do budoucna dalsi sméry vyzkumu lezi v detekci izotopickych poméri, které jsou klicem
k pochopeni vzajemného pisobeni promichavani a hoteni ve hvézdach. Observacni data
vyuzivaji (Gaia, CoRoT, Kepler, TESS). Pochopeni hvézdné fyziky, zabyvajici se studiem
gradientu chemického slozeni, teplotni stratifikace v nitru, diferencidlni rotaci nitra hvézd
atd...

Studium molekul v pozemskych laboratotich, G. Herzberg 1971 Nobelova cena za chemii,
spektralni studia molekularnich struktur, mimo jin¢ CHz, C; ve spektrech komet. Nyni

porovnavana spektra laboratornich uhlikovych struktur a kosmickych...
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Ptiklady zajimavych uhlikovych hvézd:

Y CVn -Y Canum Venaticorum

C71 Tee=2 760 K, 1,6 Ms, 350 Rs, 6 200 Ls, r = 230 pc,

polopravidelnd proménna, periody (186 a 194) dne, (4,8 — 6,3) mag, pozoroval i Angelo

Secchi, Graf zkoumal uhlikové miridy, spektra C. Barnabaum...

WZ Cas - WZ Cassiopeiae
CN7 111, Ter= 3 000 K, 1,6 Ms, 600 Rs, 12 400 Ls, r =490 pc,
dvojhvézda, polopravidlend proménna, periody (186 a 366) dne, (6,3 — 8,8) mag, radidlni

pulsace

R Lep - R Leporis
C71II, Ter=2 300 K, (2,5 —5) Ms, 400 Rs, 5 150 Ls, r =418 pc,

proménna uhlikova hvézda, perioda 432,47 dne, (5,5 — 11,7) mag
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U Camelopardalis
C —NS5, Ter= 3000 K, 8 500 Ls, r =530 pc,

odfukovany fidky plyn ve svrchni atmosféfe v = 23 km.s™!
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9. Miridy, proménn¢ hvézdy
Uvod
Hvézda o Ceti (Mira), viz obr. je prvni védecky popsanou proménnou hvézdou, ktera
nebyla novou ¢i supernovou. Jeji proménnost v moderni dob& zacal sledovat v roce 1596

David Fabricius (1564-1617). Perioda 332 dnti byla stanovena asi v poloving 17. stoleti,

Ismaél Boulliau ur¢il 333 dnid. Mira — nadherna. ..
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Charakteristiky hvézdy:

Ter = (2900 — 3200) K, R = (330 — 400) Rs, L = (8400 — 9400) Ls, M = 1.2 Ms,

V = (2,0 - 10,1) mag, r = 130 pc. Vysledkem proménnosti hvézdy je znacnd proménnost
charakteristik.

Spodni snimek o Ceti v ultrafialové

oblasti zobrazuje ohon materidlu z hvézdného vétru

rychlosti hvézdy 130 km.s'. V optické oblasti

nepozorovatelny. Ze snimku z HST je zfejmy nesféricky tvar o Ceti, proto nutné
rozpracovavani modelid 3D.

dlouhy 4 pc, je dusledkem velké

Svételné kiivky o Ceti, mirn€ asymetrické, rychlejsi vzestup, pomalejsi pokles.
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Spektrum o Ceti v optické oblasti (A =410 — 720) nm, dominuji ¢ary TiO.

Etichned Walker 201103

Hvézdy typu Mira Ceti respektive miridy patfi k dlouhoperiodickym proménnych, jde o
chladné obry na asymptotické vétvi obri. Vytvaii heterogenni skupinu chladnych hvézd,
s povrchovymi teplotami ~ (2 500 — 3 500) K, se spektralnimi typy Me, Re, Ne, Se. U vétSiny
mirid je maximum energie vyzafovano v infracervené oblasti mezi (1,0 — 3,0) um. Podle
Ostlie 1982 hmotnosti mirid ¢ini (0,8 — 3,0) Ms, vyznacuji se poloméry (150 — 350) Rs,
zafivymi vykony (2 000 — 10 000) Ls. V katalogu GCVS je zahrnuto ptes 6 000 mirid, Feast
2001, v soucasnosti uvadime = 30 000 mirid.

Miridy lezi na H-R diagramu vpravo od pasu nestability klasickych cefeid, vyznacuji se
rozsahlymi konvektivnimi obdalkami. Kvantitativni nejistoty v jejich charakteristikach
neumoznuji podat jednozna¢ny komplexni pohled zejména na podstatu jejich pulsacnich
vlastnosti.

Projevuji se predevsim nepravidelnymi svételnymi zménami. Amplitudy svételnych kiivek
dosahuji v priméru (4 — 5) mag ve V oboru (nejvétsi amplituda je 14 mag). Bolometrické
zmény jsou podstatné mensi, coz je zapfi¢inéno zménami v rozloZeni energie ve spektru.
Prikladné mirida y Cygni — obr., se ve vizuadlnim oboru méni v rozsahu 14 mag, zatim co

v bolometrickém oboru ¢ini zména pouze 3 mag.
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Na obrazku niZe je histogram mirid podle rozloZeni periody, nejpocetnéj$i je skupina

s periodou (200 — 350) dnd.

Histogram hvéad 1y pu Mira Cen
T T

Pro Klasifikaci mirid pouZivame stejné rozdéleni jako u uhlikovych hvézd, tedy podle
obsahu chemickych prvkiu:
C typ jsou bohaté na uhlik (C/O > 1), ve spektrech dominuji pasy molekul uhliku Co.
M typ bohaté na kyslik (C/O < 1), v optické oblasti spektra jsou vyrazné pasy molekuly TiO.
S typ hvézd (C/O = 1), ktery tvoii pfechodovy typ mezi obéma piedchédzejicimi, pasy ZrO
jsou casto doplnéné silnymi pasy TiO. Obvykle skupiny M a S oznacujeme jako kyslikové

miridy.

Typické parametry mirid

Hmotnost (0,8 -3) Ms

Perioda (200 - 500) dnt1 .... SirSi (80 - 1 100) dnt
Polomér (150 - 350) Rs

Efektivni teplota (3000 +500) K
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Rézova amplituda (25 - 30) km.s™!
Rychlost vétru 15 km.s™!
Ubytek hmotnosti (2.1004-10"7) Ms.rok !... §irsi (2.10 - 10 ~®) Ms.rok !

Tabulky vybranych mirid s periodou, vzdalenosti a polomérem.

Hvézda perioda Hipparcos zéavislost P - L
[dny ] r[pc] R [Rs] ripc] R [Rs]
o Cet 332 128 424 117+ 11 387 £ 37
U Her 406 339 455 365 +33 490 + 46
x Cyg 407 106 224 175+ 16 371 + 37
T Cep 390 210 458 187 £ 17 408 + 38
R Cas 431 107 263 193 +£17 475 + 51
T Cas 445 602 842 299 + 39 418 + 56
Dusty enveI0pe'{{,/

clumpy ?
asymmetric? .-

radial pulsation
Mira - SR - irregular

9.1. Vyvojova stadia mirid

Vyvojovy stupein M typu kyslikovych mirid je nejzietelnéji diagnostikovan u

kratkoperiodickych mirid, s periodou do = 200 dnti, které jsou Cleny kulovych hvézdokup.

Tyto hvézdy s mensi hmotnosti ukon¢i sviij pobyt na hlavni posloupnosti, pfesunou se na

vétev Cervenych obri, z jejiho vrcholu ndsledné pifejdou na horizontalni vétev a poté mezi

obry na asymptotickou vétev obrl. Nésledujici obr. ukazuje barevny diagram zndmych mirid

z kulovych hvézdokup a dale hvézdy z vétve Cervenych obrii a asymptotické vétve obri

z kulové hvézdokupy 47 Tuc, kde je znamo pouze nékolik mirid.
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Miridy jsou zfeteln¢ nejjasnéjsi a nejchladnéjsi ze vSech hvézd v barevném diagramu.
Jejich zatfivé vykony jsou nad maximem hvézd vétve Cervenych obrl jakoZz i nad hvézdami
asymptotické vétve obri - Feast 2001, Lebzelter 2014.

Vyskyt kratkoperiodickych mirid v kulovych hvézdokupach (ptiklad mirid s periodami
kolem 200 dnt ve 47 Tuc) dokazuje, ze miridy s takovymi periodami musi byt staré objekty
s poc¢atecni hmotnosti rovnajici se pfiblizné Ms. Astrofyzikalnich 0daji o miridach
v kulovych hvézdokupéach je malo, ale i z neuplnych informaci vyplyva, ze pii existenci
v hvézdokupé€ vice nez jedné miridy si jsou jejich periody blizkeé.

U mirid v kulovych hvézdokupach pozorujeme rovnéz zavislost mezi periodami a obsahem
kovil, periody jsou del$i pro hvézdy s vy$S$im obsahem kovi. Kratkoperiodické miridy
z kulovych hvézdokup patii ke star$i populaci. Miridy s del$i periodou patii k populacim
mlad$im, bohat$im na kovy.

Podle vykladu vyvoje hvézd v blizkosti vrcholu kiivky asymptotické vétve obri zacnou u
nich probihat tepelné pulsy, béhem kterych hoti helium a vodik v zoénach obklopujici
neaktivni jaddra hvézd. Ty se nachazeji ve stadiu tepelnych pulsii, s charakteristickymi
vlastnostmi v pribéhu jasnych fazi kazdého tepelného cyklu. Nasleduje etapa post
asymptotické vétve obra spojend v zavéru s odvrzenim atmosfér do mezihvézdného prostoru,
z objektll se stadvaji planetarni mlhoviny. U mirid nastdvaji periodickd heliova vzplanuti
slupkovych zdrojii, které vedou ke vzniku tepelnych pulsti. V obdobi mezi jednotlivymi

heliovymi pulsy je zativy vykon hvézd ur€ovan vzplanutim vodikovych slupkovych zdroji.
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Ziejm¢ se hvézda mize stdit miridou 1 nékolikrat. Mezitim bude pravdépodobné
polopravidelnou proménnou hvézdou s malou amplitudou zmén jasnosti, v niz tepelné pulsy
jsou iniciovany kazdych 10° roki.

Miridy ve Velkém Magellanové mracnu, které jsou od nas vSechny zhruba stejné vzdaleny,
se vyznacuji zfetelnou linedrni zavislost mezi bolometrickou nebo hvézdnou velikosti
v infracerveném oboru a log P pro periody = 100 dny a = 400 dny. Zatfivy vykon mirid
s periodou P = 200 dnii je = 4 000 Ls, pti periodé¢ P = 400 dnd zhruba 9 000 Ls. Absolutni

hvézdnou velikost i vzdalenost mirid miazeme ziskat ze znamého thlového i linearniho

praméru hvézdy.

.
It
iK,), R

2= '..-.'-'f--;-‘

Figure 2 5. A E-log P-diagram for detected Mira variables in the LMC taken from Feast et al. {1989).
Filled circles denote O-rich Miras with periods < 420d, open cirdes O-rich Miras with
periods = 420 d and crosses C-rich Miras.

K filtr — 2,2 ym.

Table 2.1: A comparison of distance moduli (m — M)y of some stellar systems camied out with

different methods.
Methods
Systems e e A PR IR sas | RGBT T Mia P | References
WG 18502007 | 18532006 | 18502000 | 18462090 [ 1.2 3.3
Bulge | 14514012 | 1448017 | 14624055 | 1458002 | 5.5,.6,7
CenA | 27.67+0.12 _ 2772+0.04 | 2769+0.11 | 8 9. 10

Vyzkum mirid z Velkého Magellanova mracna, vyduté nasi Galaxie a galaxie Centaurus A
umoznil srovnani jejich modult vzdalenosti, viz obr. .

Tuto skutecnost spolu se zndmym linedrnim primérem a periodou lze pouzit k hledani
mechanismu, ve kterém mirida pulsuje. Teoretické vypoCty vychazeji z predpovédi razové
viny dostatecné silné k excitaci, coz potvrzuje pozorovand emise, piedpokladaji mensi

teplejSi hvézdu, ktera by méla pulsovat v zakladnim médu.
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Bohaté emisni spektrum s relativné vysokym stupném excitace vykazuji také symbiotické
hvézdy, které jsou slozkami dvojhvézd. V nich dochézi pii pretoku hmoty od slozky — miridy
na disk obklopujici kompaktnéjsi slozku dvojhvézdy, nejbliz§im takovym systémem je ziejmé
mirida R Aqr (P =387 dnt).

Existuje i pomérn¢ pocetnd skupina proménnych cervenych veleobri, kteti obdobné jako
miridy maji pravidelné zmény jasnosti a jsou tak i klasifikovani. Jejich perioda je del$i nez
400 dnti, vyznacuji se mensi amplitudou svételnych zmén neZ miridy. Absolutni hvézdné
velikosti jsou 0 dvé magnitudy vétsi nez hvézdné velikosti mirid. Jejich podrobny vyzkum
dosud chybi. Byly nalezeny v nasi Galaxii, v Magellanovych mra¢nech jakoz i v galaxii M
33.

Miridy jsou diilezité jako ,,indikatory* vzdalenosti (v Galaxii jakoz i v blizkych vnéjsich
galaxiich). Napfiklad jsou zastoupeny ve velkém poctu v centralni vyduti naSi Galaxie a
zkoumani téchto hvézd v optickém, infraCerveném a radiovém oboru piispiva k pochopeni
slozeni, kinematiky a struktury vyduté. Pokud se podaii prokéazat, Ze periody mirid jsou
zavislé na hvézdnych populacich ke kterym patii, budou pouzitelnymi ukazateli galaktické

evoluce.

9.2. Spektra a atmosféry mirid

Pomoci spektroskopie byly v S miridach zjistény pocatkem 50. let minulého stoleti
absorp¢ni ¢ary nestabilniho technecia **Te, viz obr. V normalnich hvézdach asymptotické
vétve obrl technecium nemize existovat. V S miridach v oblasti A = (418 - 430) nm jeho
ary pozorujeme, napt. A = 429,7 nm. Izotop *’Tc vytvaieny termonuklearnim s-procesem,
charakteristickym pro tyto hvézdy, ma polo¢as rozpadu pouze 2.10° roki, coz je doba
mnohem krat$i nez doba setrvani hvézd na asymptotické vétvi obrii. Reakce vzniku *Tec :
Mo+ in » Mo, 33Mo - 3Tc+ e +7,

Pfitomnost *°Tc v atmosférach je dikazem, Ze produkty vznikajici v jadie jsou
promichdvanim vynaSeny az do atmosfér hvézd. Piitomnost ¢ar *Tc je ukazatelem stavu
vyvoje hvézd. Spektrilni ¢ary *°Tc byly posléze nalezeny i u mnoha kyslikovych a

uhlikovych mirid.
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V infracervené oblasti spekter mirid pozorujeme ¢ary molekuldrnich absorp¢nich past CO.
Zmény radidlnich rychlosti u ¢ar CO s relativné vysokym stupném excitace, které se formuji
hluboko v atmosféfe hvézd ukazuji, ze jednou béhem cyklu pulsace je generovéana razova
vlna, kterd prochazi atmosférou hvézdy smérem k povrchu. Pulsace radiidlni, v zdkladnim
moédu, tedy v ramci celé hvézdy ve stejném sméru k povrchu. Nejcéastéji uzel ve stiedu,
kmitna na povrchu. Pulsace jsou zptisobeny zvukovymi vlnami rezonujicimi v nitru hvézd,
Larour et al. 2009. Zavisi na stavebni strukture hvézd.

Ve spektrech dlouhoperiodickych proménnych rovnéZ pozorujeme emisni ¢ary Balmerovy
série, jejichz intenzita se méni s periodou pulsaci. Predpokladdme jejich excitaci razovou
vinou v hvézdné atmosfére, Feast 2001, Richter 2003.

Mnohé z prozkoumanych mirid také vykazuji v urcitych fazich cyklu emisni Cary
neutralnich a ionizovanych kovt Fe I, Fe II, Mg I, Si I, In [, rovnéz i zakazanych ¢ar [Fe II |
— spektralni tfidy napf. M3e, M6e atd.

Konkrétni vysledky zminime podle ¢lanku Tuthill, Haniff 1999, v némz byla analyzovéana
atmosféra péti dlouhoperiodicky proménnych hvézd (o Cet, R Leo, W Hya, y Cyg a R Cas)
v optickém a infraCerveném oboru pomoci Herschelova dalekohledu (4,2 m). V jejich
zobrazeni byly zjiStény odchylky od kruhové symetrie. Dale byla potvrzena piitomnost
jasnych oblasti, které ptispivaji (5 - 20) % k celkovému toku zafeni, coZ pozorujeme i u

dalSich M hvézd - veleobrt pozdnich spektralnich trid.
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Modernimi metodami s vysokym rozliSenim byly pozorovany detaily na povrchu blizkych
chladnych hvézd, napiiklad u Betelgeuse byly zjistény odchylky od kruhové symetrie
v radiové, optické a ultrafialové oblasti spektra...

K vysvétleni odchylek od sférického tvaru atmosfér bylo navrzeno nékolik moznosti,
napiiklad rotace hvézdy, interakce s pruvodcem pripadné existence ruznych skvrn.
Soudoba interpretace vychazi z hypotézy pritomnosti lokalnich oblasti jasné emise, pficemz
existuji dva mechanizmy vzniku takovych oblasti. Prvni vychdzi z interferometrického
pozorovani povrchu cervenych obra - Tuthill et al. 1997, jasné oblasti jsou interpretovany
klasicky jako vrcholy velkych konvektivnich bunék. Pozorované vlastnosti u sledovanych
péti hvézd jsou velmi podobné, je mozné takto vysvétlit mensi pocet jasnych oblasti — zén,
které pokryvaji 10 % hvézdného disku, teplotni rozdil u nich ¢ini n€kolik set kelvinti. Druhé
alternativni vysvétleni vychazi z hypotézy spojené s razovou vinou zpisobenou pulsaci
hvézdné obalky. Tato hypotéza je v dobré shodé s modelem mirid, kde spektra v optické
oblasti prokazuji formovani pulsaci zpisobenych razovou vinou v jejich atmosfére. Neni
vsak zcela jasné, zda tento mechanismus muize generovat kompaktni stalejsi struktury, jejichz

existenci ukéazala data z pozorovani.

Hveézdné atmosféry mirid

VétSina hvézd z horni pravé ¢asti H-R diagramu pulsuje. Jde o velkoméfitkové cyklické
pohyby jejich obald, velmi Casto v jednoduchém radidlnim zékladnim modu.

Rozbor této problematiky vychazi ze zakladnich rovnic stavby hvézd, napf. rovnice
hydrostatické rovnovéhy, kterd vSak v atmosférach pulsujicich hvézd neni spliiovana beze
zbytku. Akustické a hydrodynamické vlastnosti atmosfér jsou studovany v souvislosti
s oscilacemi. Pfipominame, ze v statické atmosfére je tlakova sila zplsobend gradientem
hustoty v rovnovaze s gravitacni silou. Pulsace a odchylky od hydrostatické rovnovahy
vedou k rozsiteni hvézdnych atmosfér, typicky od (0,4 — 0,6) Ms. Zmény atmosférickych
struktur jsou obvyklé, avSak netrividlni, Bowen 1988, Cuntz 1989. Ovliviiuji rovnéz
formovani spektralnich Car, usnadiiuji vznik prachu a ztraty hmoty. RozSifovani samotnych
hvézd €ini nepouZitelnou planparalelni aproximaci jiZ pti zvySeni poloméru o 5 % - Schmid-
Burgk, Scholz 1975. K feSeni rovnice pfenosu zafeni je pouzivana sféricko-symetricka

aproximace.

188



Rozvoj rozSifovani atmosféry je podporovan radialnimi pulsacemi. Model je pro jasného
obra nebo veleobra, Ter = 5 500 K, pulsa¢ni perioda (75 dnil) a amplitudy (0,5 — 2) km.s !
byl aplikovan na hvézdy y Cyg a a Per.

Atmosféry mirid jsou velmi rozsahlé. Dikazem je méfeni jejich pramérd ve vizudlni a
infraCervené oblasti pri zakrytech Mésicem ¢i interferometrickych mérenich.

Pravé tyto hvézdy, vzhledem k jejich povrchovym teplotam =~ 3 000 K jsou vhodnymi
objekty pro pozorovani pomoci ISI (Infrared Spatial Interferometr), tedy infracerveného
prostorového interferometru, coz podrobné popsal Weinerem 2002 (3 teleskopy, pramér 1,65
m, pfesunovatelné az 70 m, infracervena oblast, Mount Wilson)

Existuji velké rozdily v ahlovych velikostech v zavislosti na vinové délce. Napiiklad pro
miridy na A = 710 nm, kde existuji silné spektralni ¢ary TiO, je thlova velikost vétsi neZ na
jinych vinovych délkach v optickém oboru. Ve stfedni infracervené oblasti je velikost vétsi o
60% nez v blizké¢ infra¢ervené oblasti.

Obr.  zachycuje zavislost hvézdného uhlového priméru na vinové délce v blizké
infracervené oblasti (1 — 3 um) pro Ctyii hvézdy W Hya, a Tau, a Ori, o Ceti. V piipadé

posledné¢ uvedené je interval (21 - 60) mas !

Stellar Diameter vs. Wavelength

60F x W Hya E
- o AlpTau
= 50F » ApOr 3
g : o 0Cet 5
g 40 - 3
® E
§ 2ok :
a 30¢ E
5 E
3 20F 3
| = = ]
< 3 ]
10F 3
0 : . N R S T T ]

1.0 1.5 2.0 25 3.0

Wavelength (um)

Jde o méfeni priméru vybranych hvézd ve vlnovém rozsahu (1,0 - 3,0) um. Pozorovana
velikost a Ori narostla z 42 mas na 48 mas, zatimco u o Cet je v intervalu (21 - 60) mas, coz

je pravdépodobné zpusobeno piitomnosti silnych pasa TiO a H»O.
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Pozorované uhlové pruméry a pii znalosti vzdalenosti hvézdy tedy linearni priméry jsou
diillezitymi charakteristikami hvézd, podstatnymi pro urcovani jejich vnitini stavby.
Velikost linearniho poloméru ovlivituje povrchové gravitacni zrychleni a pramérnou hustotu
hvézdy pii zndmé hmotnosti. Empirické vztahy mezi uwhlovou velikosti, absolutni
bolometrickou hvézdnou velikosti a spektralni tfidou byly analyzovany van Bellem 1999. V
ptipadé mirid pfesna hodnota linearniho priméru umoziiuje predurcit mod pulsace hvézdy.

Dalsi charakteristikou, pfimo odvozovanou pomoci thlového primeéru je efektivni teplota,

pii znamé hustotd zafivého toku. Upravou ze Stefanova — Boltzmannova zakona
2
¥ R
L = 47ZR20'1—;; a dosazenim obdrzime P F,, = (—j ol,; = G)ZO'T;Z , kde
- . - A .

r je vzdalenost hvézdy a ® uhlovy polomér hvézdy ziskany zpravidla interferometricky.
Pfipominame, ze hustota zarivého toku z hvézd nezavisi na modelu atmosféry, je
dilezitou mérenou veli¢inou. V tabulce jsou shrnuty vysledky méteni hustot zativého toku,
hvézdnych primért a efektivnich povrchovych teplot a Ori, o Her, o Cet, R Leo.

Hvézda Hustota zafivého toku [W.m?] Primér20© [mas] Efektivniteplota [ K ]

a Ori 1,08 . 1077 53 3270
o Her 4,09. 10°% 39 2990
o Cet (min) 2,13 .10°° 36 1490
o Cet (max) 2,67.1078 48 2430
R Leo 2,47.1078 63 1490

Miridy se vyznauji poloméry stovek polomérii Slunce, pfi hmotnostech srovnatelnych

s hmotnosti Slunce. Tudiz jejich povrchové gravitacni zrychleni je o nékolik fadt mensi nez u

M

Slunce ( gs = G R—f = 2,7.10% m.s™?%), proto jsou atmosféry t&chto hvézd hodné rozsahlé.
S

Piikladné pro miridy (M = 1 Ms,R = 700 Rs, T = 3 000 K) je skalova vyska
atmosféry
kT

mg&g

=4,7.10"m | tedy 0,093 poloméru hvézdy. Sila tlaku zafeni v atmosféfe piisobi proti

gravitacni sile a spole¢né s rdzovymi vinami odtlacuje latku smérem od hvézdy.
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Z pozorovacich databazi IRASu a z pozemnich teleskopt zaméiujicich se na studium mirid
vblizké infracervené oblasti spektra se zarovenl podaiilo zjistit vztah mezi hmotnosti
okolohvézdného materialu vyvrzeného hvézdnym vétrem a pulzaénimi parametry daného
objektu, tedy periodé a amplitudé zmeén jejich jasnosti (Whitelock. et. al., 1987):

m

log (E) =2,17log P + 1,32 AMyy; - 12,3 4)

kde m — hmotnost okolohvézdného materidlu. My - hmotnost Slunce. P — perioda pulzaci a
AM,,, — celkova zména jasnosti (amplituda)

Miridy se vyznacuji nizkymi povrchovymi efektivnimi teplotami, zvolme hodnotu 2 500 K.
P1i této teploté jeji narlist o 1 % - 25 K vede k zvySeni intenzity spojitého zafeni absolutné
cerného télesa o
8,24 % na L = 700 nm,

5,79 % nak=1pum,
2,83 % pfi A =2,2 pum,
1,28% piiA=11,15 pm.

V optické a blizké infracervené oblasti spektra je vyzarovana intenzita mnohem vice
citliva ke zménam teploty nez na vilnové délce A =11 pum.

Na povrchu hvézd byly zjistény teplotni nehomogenity, nebot’ existuji turbulence vyvolané
konvektivnimi proudy. Nizké teploty oblasti obklopujicich hvézdy maji jesté jeden dilezity
efekt tykajici se stavové rovnice plynti a komplikujici interakci latka — zafeni. Je to formovani
molekul pfi teplotach nizSich nez 3 000 K, véetné¢ H> ,CO a nékterych dalSich oxidl a
uhlikovych molekul. Spektra molekul se vyznacuji mnoha spektralnimi carami, které
prerozdéluji energii fotosférického zareni. Prach rozptyluje a absorbuje svétlo, vypocty
modell atmosfér téchto objektli se zahrnutim uvedenych jevi, uptesnily piedstavy o struktuie
mracen kolem téchto hvézd, Bowen 1988, Bessel et al. 1996, Ferguson et al. 2001.

Optické vlastnosti prachu ¢asteéné zavisi na chemickém sloZeni a rozdéleni velikosti zrn.
Laboratorni méfeni jsou srovndvana s astronomickymi tidaji. Martin & Rogers 1987 popsali
nekteré modely uhlikovych astic se spektralnimi pozorovanimi uhlikové hvézdy IRC+10216.
Suh 1999 publikoval optické vlastnosti kiemikového prachu a astrofyzikalni data podpofila
zaveéry o téchto Casticich kolem kyslikovych mirid.

Strukturu prachového obalu mizeme odhadnout za predpokladu, ze Castice prachu jsou

v termodynamické rovnovaze a ziskavaji teplo z centrdlni hvézdy. V tom piipad¢ plati

podminka zéfeni absorbované

2 = of"' zafeni vyzafené. Jestlize teplota v R je T,
r
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2
pak plati T (r)z T, (%) . Suh 1999 uvazoval kiemikové prachové kondensaty s teplotou

1 000 K pro charakteristické hustoty v hvézdnych atmosférach.

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

Modely dokazuji existenci pulsace vyvolané Sifenim razovych vin smérem k povrchu, které
prochazeji atmosférou. Expanze spojend s rozSifovanim ochlazuje plyn, dochazi ke
kondenzaci prachu. Dynamické modely Hofner et al 1998 piedpokladaji vznik prachového
utvaru o polomeéru asi 2 Re.

Bowen 1988 predpoklada, ze na 11 um pozorovana velikost o Cet je vlastné mirou velikosti
opticky tlustého disku té€sn¢ obalkou 1,75 R obklopujiciho kontinuum fotosféry. Zativy tok
sttedniho infracerveného zafeni odpovida horkému zdroji, nikoliv chladné prachové obalce.

Vytvofeny model o Cet ptfedpokladd existenci prachové slupky vzniklé na urcité

1
vzdalenosti s teplotou 1 300 K a teplotnim rozdélenim odpovidajicim » 2 kolem sférické

hvézdy vyzatujici jako absolutné ¢erné téleso o teplot¢ 2 500 K.

Celkova opticka tloustka je konstantni, 65 % zéafeni na 11 um pochazi z prachové vrstvy.
Propocitejme rozdéleni intenzity pro takovy model. Vyneseme rozdéleni intenzity pro hvézdu
o poloméru 25 mas majici vzniklou prachovou slupku o poloméru 2 R+, obrazek. Ostry vrchol

na 50 mas je zdGvodiiovan vnitini hranou prachové slupky ze strany.

Intensity Distribution
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Figure 3.2: Intensity Distribution of a Star with Dust Shell Forming at 2R.
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Nizka teplota mirid je vysledkem relativné chladné okolohvézdné latky. V téchto oblastech
s relativné vysSi hustotou a nizkou teplotou mohou existovat jednoduché oxidy. Kolem
kyslikovych mirid naptiklad CO, TiO, SiO, respektive i H20. Jejich spektralni cary s velkymi
absorp¢nimi koeficienty mohou ovliviiovat spektralni rozd€leni vychézejiciho zareni a tudiz i
podstatné ménit pozorovanou velikost hvézdy. Molekuly H20 a TiO pierozdé€luji zativy tok.
Pro hvézdu s teplotou 3 500 K existuje pouze velmi malé mnozstvi molekul, vznikaji ve
vzdalenéjSi atmosféfe pii nizkych hustotdch. Spektrum je tak spiSe Cisté. Obracené ve
hvézdach s teplotou 2 000 K jsou pasy vodnich par (80 — 90) % hlubsi, indikuji, Ze na téchto
vlnovych délkach by mohly byt pozorovany vnéjsi atmosférické vrstvy neuplné.

Je zcela zfejmé, ze spektra mirid jsou znacné ovliviiovana ¢arovou opacitou H20 a TiO.
Naptiklad u a Ori byly pozorovany ¢ary H>O - Jenings & Saha 1998 a urcena jejich sloupcova
hustota 3.10'® cm™. Tsuji 2001 uvadi, Ze existuje pozorovana horkd molekularni oblast
s teplotou kolem 1 500 K v atmosférach vétSiny hvézd pozdnich spektralnich typii, obsahujici
chemicky aktivni ,,polévku‘ diatomickych a polyatomickych molekul.

Rozsifeni téchto polyatomickych molekul v miridach a velké opacity jejich spektralnich car
umoziuji vylozit mnoho pozorovanych zmén v métenych primérech v zavislosti na vinovych
délkach.

U M typu kyslikovych mirid, s efektivnimi teplotami Ter (2 000 — 3 000) K, van Belle et
al. 1997, Wallerstein & Knapp 1998, byly zjistény zativé vykony L~ (3.10° -8 .10 %) Ls,
Habing 1996. Poloméry hvézd jsou R = (150 — 600) Rs, Wilson 1982, van Belle et al. 1997.
Svételné kiivky vykazuji pravidelné zmény s periodami = (300 — 500) dnti, Wallerstein &
Knapp 1998, Habing 1996, kde amplitudy vizuéalnich hvézdnych velikosti jsou (2,5 - 7) mag,
Wallerstein & Knapp 1998, Habing 1996.

Richter 2003 se zabyval modelovanim a diagnostikou Fe II respektive [Fe II] emisnich Car
vznikajicich v atmosférach mirid M typu, zejména zkoumal otazky:

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

- jestlize ano, v které ¢asti razové viny dochazi k excitaci (pfed nebo po),
- existuje souvislost mezi tvorbou prachu a objevenim se ¢ar,

- kde v atmosféte cary vznikaji,

- které termodynamické parametry fidi vznik cCar.

Emisni ¢ary Fe II respektive [Fe II] M-typu proménnych mirid jsou studovany pies 60 rokt.
Jejich analyza poskytuje cenné udaje o hydrodynamickych a termodynamickych
podminkach v téchto pulsyjicich hvézdach. Vysokodisperzni spektra spolecné¢ s NLTE

modely atmosfér umoziuji vypocty pfenosu zafeni v arach.
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Spektroskopicky byly zkoumany ¢ary Mg I, Mn 1, Si I, Fe I a Fe II. Posledné jmenované
cary Fe II , [Fe II] jsou pozorovany ve hvézdach, které jsou v maximech svételnych
krivek. Jasngj$i maxima jsou spojovany se silnymi rdzovymi vinami. Z féze jejich objeveni
usuzujeme, ze musi pochdzet z vnitinich oblasti = 3 Rs vzniku prachu.

Z modelovani pfenosu zafeni v Carach NLTE a z pfedbézné studie modelu stacionarniho
vétru s uméle vlozenym vrcholem vysoké teploty vyplyva, Ze hvézdny vitr je podstatny pro
formovani emisnich ¢ar Fe Il respektive [Fe II]. Razové viny jsou mechanismem k ziskani
vrcholil vysokych teplot v atmosfére a jsou tak pri¢inou vzniku emisnich ¢ar.

Vznik prachovych castic a emisni ¢ary Fe II respektive [Fe II] spolu souvisi, razova vina
indukuje vznik prachu v spodnich atmosférickych vrstvach, 1ze ji analyzovat pomoci téchto
emisnich ¢ar. V pribéhu etapy mnozstvi prachovych ¢éstic nardsta.

Z analyzy celého procesu vyplyva, ze existuje pouze jedna oblast hvézdnych fotosfér (1,2 —
1,8) Rs vzniku dovolenych a zakézanych ¢ar Fe II. Rozhodujicim podmifiujicim faktorem
vrcholu tokll je hustota ionti Fe II, emisni ¢ary mohou pochdzet pouze z oblasti zvySenych
hustot — viz nize. Fyzikalni podminky:

Hustota pfed ¢elem viny p= (3.10'2 - 4. 10"'") kg.m 3,
Amplituda rychlosti rizu A v = (20 - 30) km.s ™!,
Poloha cela viny od hvézdy (1,2 - 1,8) Rs,

Hustota ionizovaného Zeleza nren =~ ( 10" - 10 ) m?3.
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Fig. 5. Temperature and density as a function of phase following a 20kms ™! shock
at a distance of 1.2 R, [95]

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

Distance v, g To 7] T,

1.2 20.0 3.7(14) 2062 2.0(15) 19722
1.4 185 14(14) 1879 7.3(14) 17016
1.7 16.8 4.2(13) 1673 2.3(14) 14118
1.9 159 2.3(13) 1365 1.2(14) 12646
2.4 14.1 6.6(12) 1360 3.4(13) 10176
3.0 126 2.2(12) 1190 1.2(13) 8218

Teplota a hustota jako funkce fize nasledujici po priichodu razové viny v = 20 km.s™! ve
vzdalenosti 1,2 R+ Sloupce 0, 1 oznacuji parametry jako funkce radidlni vzdélenosti od

hvézdy v jednotkach R+«
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Poznamka: Cary Fe II, [Fe II] jsou pozorovany u fady astrofyzikalnich objekti.
Napftiklad jsou dominantni v riznych plynnych mlhovinich, jako v mlhovin¢ v Orionu
(Osterbrock et al. 1992), mohou byt detekovany ve zbytcich supernov (Hudgins et al. 1990,
Rudy et al. 1992), jsou pritomny ve spektrech Seyfertovych galaxii (Osterbrock 1990) a v
mlhovinach kolem modrych proménnych hvézd (Johnson et al. 1992).

9.3. Pulsace mirid

V pribéhu cyklu pulsu rdzovéa vlna postupuje smérem vné k atmosféfe hvézdy, vyvolava
ionizaci H vrstvy a nésledn¢ nartst teploty o né¢kolik set stupnit K. Prochézejici zafeni z nitra
je zvelké casti modifikovano absorpci ve wvngjsi rozmémé a opticky malo prthledné
atmosféfe. Vzhledem k nizké teploté je malo prizracnd, dochdzi k disociaci molekul TiO a
prudkému poklesu opacity. Jsou pozorovany zmény spektra, ¢ary TiO se stfidavé objevuji a
mizi. V maximu jasnosti ¢ary TiO mizi, objevuji se emisni ¢ary vodiku a ionizovaného
vapniku, neodpovidajici pozdnimu spektralnimu typu mirid. Pulsace hvézd v nitru nemaji na

zmény jasnosti hvézd zasadnéjsi vliv.

Zmeéna atmosféry zpusobena TiO

Reid, Goldstone 2002 analyzovali infracervené a optické svételné kiivky miridy y Cygni:

2,1 Ms, (350 - 480) Rs, (6 000 - 9000) Ls, r = 169 pc. Nejde o uplné€ typickou miridu,
hmotnost je pomérné vysokd, perioda pulsaci 408 dni je vétSi nez primérnd, nejcastéji
udavany polomér 440 Rs rovnéz. Hmotnost hvézdy (gravitaéni zrychleni) je ve shodé
s modelem pulsaci v zakladnim moédu. V pribéhu cyklu dochdzi k velkym zménam
v rozloZeni energie. Ve vizudlnim oboru se méni rozsah o 11 mag, bolometricky pouze 3,3

mag. Objev proménnosti Gottfried Kirch r. 1686.
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F1G. 1.—Observed infrared (red crosses), and visible (green crosses) light curves for the Mira variable 3 Cygni. (See text for references.) Solid lines are fora
blackbody model in which the temperature and radius of the star vary as determined by Pettit & Nicholson (1933). Dashed lines are for a blackbody with a very
large change in temperature: from 2000 K at maximum to 1240 K at minimum light. Note that blackbody models cannot simultaneously fit the visible and
infrared light curves.

Pozorovana infraCervend (Cervené kiizky) a vizudlni (zelené kiizky) svételnd kiivka. Plna Cara
pro model ¢erného télesa, v kterém teplota a polomér hvézd se meni. Prerusované Cary jsou

pro ¢erné téleso se zmenou teploty 2 000 K v maximu — 1 240 K v minimu.

Teoreticky model

Zvolena teoretickd modelova hvézda: vypocty podle Cerného télesa, pro teplotu 2 200 K,
Rnh =2 au, pfi r = 100 pc, my = + 4,5 mag, zména poloméru + 20 % (2,4 — 1,6) au, A my =
+ 0,4 mag.

1

Teplota poklesava ~ r z , hvézda s Ter= 1900 K pti r= 1,8 Ry ma teplotu 1 400 K. Vyklad
velkych amplitud spocivd v objasnéni pozorovanych zmén, zvySeni absorpce TiO pri

poklesu teploty 1 900 K — 1 400 K.
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Kyslikové miridy M typu se vyznacuji intenzivnimi metalickymi absorpcni ¢ary oxidu, TiO,
Merrill 1940, v rozsahlych fotosférach probihé reakce TiO + O < TiO pii teplotach (2 000 —
1 600) K a hustotach (10”7 - 10"'") kg.m™. Zavadime optickou hloubku a molekularni absorpci
7= [n, adl, n, ...molekulova hustota, a... absorpéni G¢inny prifez. Charakteristické
hodnoty / = 10" cm, a = 107 cm? zprimérovany pies optickou oblast, pfi slune¢nim
chemickém slozeni, p = 107* g.cm™. Vazebna energie TiO je 6,9 eV, pouze 1 % kysliku
vhodné pro vazbu s titanem — TiO, vétSina navazana na jiné molekuly, napt. CO. Ptfenos
zéafeni pies atmosféru pocitan numericky, prispévek intenzity — zmenSeni absorpci podél
drahy paprsku.

Zmény vizualniho vzhledu mezi maximem a minimem zachyceny schematicky na obr.
Hvézda zbarvena Cervené, je mensi a teplej$i v maximu, kde je rozséhla atmosféra zobrazena
zlutou barvou, je caste¢né propustna v optické oblasti, povrch hvézdy je zachycen Sipkami.
V minimu teplota hvézdy poklesla, oxidy kovii, napt. TiO (barva zelen4) jsou rozprostieny
v celé atmosféfe. Zlomek Ti v TiO, f (TiO) jako funkce poloméru r je vyobrazena modrou
barvou.
levy obrazek - hvézda
vmaximu, ( ®=0 ) Maximum Light ($=0) M.':ni:nuin L!.lghi.. ($=0.5)
v rozsahlé atmosféfe kovy

(Tv) jsou pievazné
A A

v atomarni podob¢, pii T =

A
2 000 K pouze mala ¢ast Ti A |
v molekularni podobé gt —
\ £(1310) / £(Ti0)
pravy obrazek — hvézda \ - / S
v minimu ( @ =0,5 ), pfi < %o _/ > < >
r T F T

niz§i  teplot¢ se TiO

vyskytuje v rozsédhlé atmosfére hojné.
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Observed radio (cyan), infrared (red), and visible (green) light curves for the Mira variable 3 Cygni. (See text for references.) Solid blue lines are

from a simple model of an oxygen-rich Mira variable with an extended atmosphere. Near stellar phase of (.5, molecular absorption, mostly by TiO, enlarges

the apparent visible size of the s
pared to maximum light. Thein

[he low atmospheric temperature

r to nearly 2R
frared data are ins

ensitive to molecular absorption and respond mostly to the central pulsating star. T1

221400 K ) at this radius result in an =8 mag decrease in visible light com-

radio emission is sen-

sitive to the free electron density, and high radio opacity, owing to H~ free-free interactions, occurs near 222 R, throughout the stellar cycle.

Pozorované kiivky v radiové, infracervené a optické oblasti spektra y Cygni.

©=0.93 (-1)

Relative dec [mas]
N
Q

-
o

Relative RA [mas]

Snimky % Cyg ve étyfech riznych fézich. Zmény priméru o 40 % mezi fizemi 0,93 a 0,26 jsou na
snimku patrné. Je také patrné okrajové ztemnéni a horké butiky ve fotosfére, které jsou kontrastnéjsi,
kdy% m4 hvézda mensi pramér.
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X Cygni pulsations

5.0 1

10.0 4
2,800 4

Temperature o i
(K)
2,400 o L

ABN) =
4o

Radius
(Re)
# ’ -,
350 -4~ ~
9,000
Luminosity

(Lo)

6,000

1 1 1 |
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
(0 days) (204 days) (408 days) (612 days) (816 days)

Phase

Nejvétsi vizualni jasnost, silné ovlivnéna absorpci v molekulové oblasti, je pFi nejvyssi
teploté, nejvyssi zarivy vykon odpovida pribliZzné nejvétSimu poloméru. Zména poloméru

je vyraznéjsi nez teploty. Teplota je v antikorelaci s primérem.
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1

: . .. . —p M\2 :
K popisu pulsaci pouZivime pulsaéni konstantu Q = I respektive ve tvaru

1 3
M LYT, Y . y ‘o o s
O=P - ~9 | . Vzhledem k tomu, Ze polomér R uréujeme piimo (nejcastéji

M, L, Ty

1 3
interferometricky) miZzeme vztah upravit na tvar Q = 5,13. 107 PM T, ;L * kde P, 0je

ve dnech, M, L v patiicnych jednotkach Slunce.

Vzhledem ktomu, ze p= je  mozné pro sférické modely psat

NS

1 _3 1 3 3

T, .

Q:p( M jz(ij ’ :p( M JZ(LJ 4( g J . Vemury a Stothers 1978 odvodili vztah
M R M L, T,

4 4
pro periodu radidlni pulsace nerotujici hvézdy ve dnech P = 0,025 (ij (}3{4 j .
S S

1

P\ 2 « ..
é) , pozvolna se ménici

Teoreticky vztah pro periodu pulsace lze zapsat také takto P = Q (p
S

v rozsahu hmotnosti, zativych vykonil a efektivnich teplot.

Uloha: K uréeni hodnoty pulsaéni konstanty @ pro o Ceti pouzijeme Ter (2 900 + 200) K,
hmotnost pfedpokladdme M = 1 Ms, u L vyjdeme z M po = - 4,8 mag, Glass et al 1987;
Hughes, Wood 1990. Po dosazeni stanovena Q hodnota = 0,057 dne.
Pii zékladnim modu lze uZivat parametrizace podle Wooda 1990:
R M
log P=-2,07+194log— —09log —
g g R g IY;

N N

9.4. Ubytek hmoty u mirid

Problematika detekce a modelovani ubytku hmoty u chladnych hvézd v pozdnich stadiich
vyvoje byla v pfehledu zpracovana - Lafon&Berruyer 1991. U mirid je Ubytek odhadovéan na
(10* = 107) Ms za rok. Za hlavni mechanismus je povazovan tlak zafeni ve vn&jsich vrstvach
atmosféry. Stanovenim kvantitativniho ubytku hmoty u mirid respektive pulsujicich OH/IR

hvézd v Galaxii a VMM se zabyvali Bowe 1988, Vassiliadis&Wood 1993, Blocker 1995. Pro
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periody P € 500 dnii byl odvozen vztah log a;’ﬂ =—-11,4+0,0123P, kde ubytek hmotnosti
t

M 5 L
je Msza rok. P¥i P 2 500 dnt plati vztah o 6,07023.10° ——  kde L je v Ls, c je rychlost
c

svétla ve vakuu v km.s . Hvézdny vitr fizeny tlakem zafeni, rychlost expanse ver. Expansni
rychlost hvézdného vétru v km.s ' lze vyjadfit pomoci periody pulsace vztahem

v =—13,5+0,056P s dodatkem, Ze ve lezi v mezich (3,0 — 15,0) km.s™!, coZ je horni limita

ex

typickych meznich rychlosti detekovanych pii ubytcich hmoty u OH/IR hvézd.
B
Pro vyjadieni rychlosti hvézdného vétru pouZivame vztah v(r) = v, (1 - TTO) , u

chladnych hvézd g lezi (2,5 — 3,5). R, = ry polomér hvézdy, v, konec¢nd limitni hodnota

rychlosti hvézdného vétru ve velké vzdalenosti od hvézdy, lim v, = v, v km.s .
T—00

Pulsacni perioda je odvozena ze zavislosti perioda — hmotnost - polomér v praci
Vassiliadis&Wood 1993 za ptedpokladu, ze proménné miridy pulsuji v zdkladnim moédu
log P=-2,07+1,94log R —0,9log M, kde P je vyjadfeno ve dnech, R a M
v jednotkach Slunce. VySe uvedené vztahy byly spésné aplikovany Marigo et al. 1996, 1997
v modelech mirid.

Z obecnych teoretickych souvislosti a z pozorovacich tdaji u mirid respektive OH/IR hvézd
plati, e &im je delsi perioda pulsace, tim je v&tSi ibytek hmoty. Nartista, a7 doséhne 10
Ms.rok™.

Dulezitym divodem, pro¢ je tfeba znat strukturu vnéjSich ¢asti atmosféry, je jeji vztah
k procestim, jimiz miridy ztraceji svou hmotu. Jde o kliCovou zalezitost v chapéani tohoto
stadia hvézdné evoluce a objasnéni, jak jsou formovéana prachova zrna v prostfedi kolem
hvézd. V souasnosti nemame jasné jednoznatné piedstavy, jak tento proces probiha. Je
pozoruhodné, Ze laboratorni studia zrnek v nékterych materialech vykazuji stejny relativni
obsah urcitych izotopd, jaky lze piredpokladat i v atmosférach mirid. Lze odivodnéné
predpokladat, Ze nékterd zrna v takovych vzorcich pochéazeji z proudu prachu a plynu mirid.
Tempo tbytku hmotnosti je u t&chto hvézd v rozmezi od (107 — 10*) Ms za rok. Pro miridy

vyzatujici prevazné v infraéerveném oboru miize hodnota ubytku hmoty ptresahovat 10* Ms

za rok - Feast 2001. Pozorovani dokazuji, Ze ddﬂ zavisi na vlastnostech pulsace hvézdy, na
t

velikosti periody a na amplitudé zmén jasnosti. Pulsace plynného prostiedi v hornich vrstvach
atmosféry hvézdy sehravaji podstatnou roli pfi kondenzaci zrn. Koncentrace hmoty do mracen

v atmosféte vzniku zrn napomaha.
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Po svém vzniku jsou zrna hnana do mezihvézdného prostoru predevsSim tlakem zéafeni a
strhavaji se sebou i plyn. Prach kolem kyslikovych mirid je pravdépodobné¢ slozen hlavné ze
silikatd, zatimco u uhlikovych mirid pfevazuji uhlikové slouceniny...C60, obr.

Zajimavé jsou OH/IR miridy, objevené pii hledani maserd. Jde o miridy s vyssi
hmotnosti, az = 4 Ms. Zpravidla jsou velmi slabymi objekty v optické oblasti spektra, coz je
zpusobeno vyraznym zastinénim hvézdy hustou prachovou obélkou a také nizkou teplotou
centralni hvézdy. Jasné€j$i jsou v infraCervené oblasti spektra, od 10 pm dale. Jejich
infraCervené zafeni pochazi od prachové obalky zahiaté hvézdou a kolisa s periodicitou
svételnych zmén centralni hvézdy. Interferometrické studie mirid v infracervené oblasti 11
um dokladaji, Ze prach vznik4 v oblasti se vzdalenosti asi 2 poloméri hvézdy nad jejim
povrchem. Zhruba z téze oblasti pochazi excitace SiO maserd, v obdlce jejiz polomér je pouze
o 50 % veétsi nez vnéjsi atmosféry centrdlni hvézdy, jak ji odvozujeme z optickych
pozorovani. Jestlize ma mirida s periodou 350 dnti polomér fotosféry 450 Rs (= 3.10'! m),

a

& S0 maer
X0 msser (Dot to scale)
7 Ot Dust Shell

Dust formation,”
inner elrcumstellar aust shel

Ld
Molecular gas layer
H,0 maser” M R
. Phatosphere

(2050 R,

Molecular | | Stellar
shelis'2 || surface’
i Y

OH maser?
(200-500 B,)

*AMBER
*MDI
WLBAMERLIN =]

vnitini polomér jeji prachové obalky a polomér prstence SiO maseru je fadové 10'> m, H.O
masery jsou fddové 10'* m od stfedu hvézdy a OH masery jesté o fad vzdalengjsi, viz obr. ..
V pribéhu cyklu dochézi k velkym zménam v rozlozeni energie.

OH masery byly zjistény u velkého mnozstvi mirid. VétSinou se projevuji emisnimi
¢arami se dvéma vrcholy, které maji svlij piivod v predni a zadni ¢asti sférické slupky,
jez se rozpind rychlosti = (10 —20) km.s™' . Emise OH je stimulovana infradervenym zafenim
od horkého prachu a méni se s periodou hvézdy. Existuje zde ¢asova prodleva (10 — 100) dnt
mezi zménami intenzity obou vrcholt spektralni Cary zpusobena zpozdénim, nez se svétlo
dostane napti¢ obalkou. Emise OH se rozvijeji za predpokladu dostate¢ného ubytku hmoty,

ktery saturuje maser.
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Knapp a Morris 1985 shrnuli ve své praci ztratu hmoty pro 50 hvézd z pozorovani
molekularniho pasu CO. Le Bertre et al. 1997 zjistili, ze mirid ztracejici hmotu jsou snadno
odhalitelné¢ v blizkém infracerveném oboru (1-5 pm). Shrnuli vysledky pozorovani IRTS
(japonska druzice pro detekci infraCerveného zafeni) a stanovili tempo ztraty hmoty. Na
zéklady analyzy 40 uhlikovych a 86 kyslikovych hvézd dospé€li k zavéru, Ze zdroje lze
rozdélit do dvou skupin podle vzdalenosti od centra Galaxie a podle toho, jak obohacuji
mezihvézdny prostor unikajici latkou.

Groenewegen et al 1998, 1999 kvantifikovali vztah mezi ubytkem hmotnosti a periodou

log ddﬂ =4,08log P—16,54 a  ubytkem  hmotnosti a  zafivym  vykonem
t

log “;Z—Af =3,94log L —20,79.

Woitke et al. 1996 zkoumali zahfivani a ochlazovani obalek chladnych hvézd pisobenim
zéfeni v rozsahu hustot (10'° — 10%°) ¢4stic v m® a teploty plynu v rozsahu od (5.10%- 2.10%) K.
Analyza zahrnovala rtizné fyzikalni procesy, rotacni a rota¢né-vibra¢ni pfechody u molekul,
ptechody mezi energetickymi hladinami v atomech, vazané-volné ptechody a volné-volné i
fotochemické reakce. Autofi propocitali asovy prubéh ochlazovani zafenim pro uhlikem
obohaceny plyn typicky pro atmosféry uhlikovych hvézd a teplotni relaxaci plynu po
priichodu razové viny. K zasadni zméné charakteru razové viny dochazi pii hustotach (102 —
10'%) ¢astic v m?, kdy se méni z izotermalni na adiabatickou s poklesem hustoty. Pocitadovy

program Cloudy, zahrnuje prach v pfenosu zafeni, poc€ita fotoinizace, fotodisociace...

4= &
£
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Infradervend, radiova a interferometrickd pozorovani postupné vedou k porozuméni
atmosféram mirid, jejich tésnému okoli, k odhaleni vazeb mezi vlastnostmi mirid a jejich
pulsacemi. Popsanym vyse cilem bylo odhaleni mechanismu ztraty hmoty a formovani zrn.
Zakladnimi metodami byl vyzkum rotac¢nich ¢ar CO v radiové oblasti a studium emise

kontinua v infracervené oblasti, Le Bertre 2001, 2003.

Brand et al 2020 zkoumali vodni maser v okolohvézdné obalce dvou hvézd R Crt a RT Vir.

Table 1. Basic information on the obhserved semi-repular variables.

Name o (J2000) & e Vi  Vaxp V.o Monitoring  Motes®
hm = o § W P kms=—1 kms—! Period
RCrt 1100339 —18:1929 23612 113 117 16-21.8 19902011 124
RT Vir 13:02:3v9 +05:11:09 22647 173 9O TA-270 19872011 1234

Water vapour masers in long-period variable stars
Il. The semi-regular variables R Crt and RT Vir
I. Brand®, 0. Engels®, and &. Winnberg?

T [MAF - Isifnis &i Radimasimpomic & liales ALMA Kogoeal Cotre, ¥im P Golbeil 101, 180170 Bologne, Ealy
? Hmmburmper Sternwariz, Univesitat Hanberg, Gonbopscg 112, [ 371053 Hamburg, ©
? Omeals Hymdobsrrrmarioes, Oheoy oy, 5 41097 Oreala, Swodm
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A possible sketch for Mira stars

Inner edge of the dust envelope

Thermal emission in the IR BRI
IRy
2R.
1 R.

Scattering at short A
See B. Mennesson’s talk
| 2006 MSW G. Perrin = Dimeters-romfon, pulsation____July 25,2006 29 |

The atmosphere of Mira stars

(K)  (em™ [
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> ]
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Reid & Menten (1997)
| 2006 MSW G. Perrin -- Diameters, rotation, pulsation ' July 25,2006 23

problematika definovani a méfeni priméru...
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Studium ubytku hmoty Guandalini 2009 u S a C AGB hvézd s Li a bez Li..

Mass loss and luminosities of S and C AGB
stars with and without Li

Roald Guandalini!, Sara Palmerinil?, Maurizio Busso!2, Enrico
Maiorcal?2, and Stefan Uttenthaler®
1Dipar?;imen‘m:\ di Fisica, Universita degli Studi di Perugia,
via Pascoli, 06123, Perugia, [taly
email: guandalini@fisica.unipg.it
2L.N.F.N. sezione di Perugia

3Instituut voor Sterrenkunde, K. U. Leuven,
Celestijnenlaan 200D, 3000 Leuven, Belgium

Abstract. We present the preliminary results of an analysis performed on two samples of
thermally pulsing Asymptotic Giant Branch stars from our Galaxy, the first made of carbon-
rich sources and the second of S-type stars. We have estimated their absolute luminosities and
updated rates of the stellar winds through methods based on their infrared spectrophotometry
and on updated estimates of their variability and distance.

‘We then focus on those sources in our database showing Li in their spectra looking for corre-
lations between the Li abundance and the other physical parameters, in the aim of establishing
observational criteria for understanding the conditions for the occurrence of the deep mixing
phenomena to which the production of Li is currently attributed.

Keywords. Stars: evolution, AGB, post-AGB — infrared: stars
Ubytek hmoty obalky mirid je zptsoben:

V slupkové zdroji termonuklearnimi reakcemi hotfeni vodiku ——— - — .
dt dat gy
Xixz X , « dMop am
Vnéjsi tbytek hmoty hvézdnym vétrem —— = — —— .
dt dt vitr
Celkové: ——= — — — —— .

Ubytek hmoty hvézdnym vétrem je mnohem vyznamngjsi pii redukce hmotnosti obalky nez

am am am
narutst jadra. Plati —2 =~ — — —AM,, = — dt .
dt at yitr at yitr

Pti zjednoduSeni pouzivame Reimerstv vztah pro tibytek hmoty hvézdnym vétrem
amM

LR
~ —4.10713 — M. rok™1, volba =2.
dt pitr Nr M S Nr

Uloha 9.1 Predpokladejme modelovou miridu o prumérmeé absolutni bolometrické hvézdné
velikosti My, = —5mag s cfektivni povrchovou teplotou Ty = 2300 K. Efektivni povrchova
teplota Slunce je 5 780 K. Urcete polomér miridy.

Reseni: Nejprve uréime  zarivy  vvkon h‘)p,}% =20 — 39 dale  plati
M

: 2
B _ (L T g
R‘EZ: — (LE= ) ('T\‘\.EJ) - 560

Uloha 9.2 Dlouhoperiodicky proménnd hvézda — mirida o Ceti se v maximu jasnosti vyvzna-
cuje hvézdnou velikosti 2,5 mag, zatimeo v minimu jasnosti je jeji hvézdna velikost 9,2 mag,.
Kolikrat je jasnéjsi v maximu nez v minimu?

Reseni: Dosadime do Pogsonovy rovnice % = 2,5120m2=m1) = 48(),
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10. Cefeidy

Log /L

Mira
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Figure 3 — The evolutionary track of a 7 Me (initial mass)
star, computed using the code of Yoon & Langer (2005).
The dashed, colored lines show the blue and red edges of
the instability strip, based on the studv of Bono et al.
(2o000b). Labels mark the 1%t, 2nd and 34 crossings of the
instability strip, as well as the direction of the star along
the evolutionary path, as well as the red giant branch

2 (RGB), red giant tip (RGT) and the asymptotic giant

UA‘\ branch (AGB).

2.0 4.5 1.0 3.
logT .
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Poloha cefeid na H-R diagramu je dana hmotnosti a zafivym vykonem. Podél pasu
nestability vzhlru roste absolutni jasnost, hmotnost, polomér, klesa stfedni hustota a

povrchova teplota, P ~ % , typickd perioda (1 - 50) dnd, naristd vzhiru podél pasu

nestability. Ten zahrnuje maly rozsah teplot, velky rozsah zarivych vykoni. Pii konstantni
teploté, vyssi zativé vykony implikuji vétsi poloméry a periody.

Zname vice nez 1000 oznacenych cefeid.
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Prvni objevena cefeida - 1 Aql, 10. zafi 1784 Edwardem Pigottem (1753-1825).

hvézda - zZluty velebobr , primérna hodnoty: Ter = 6 000 K, F5 Iab, 5,7 Ms, 66 Rs, 2 630 Ls, r
=424 pc, P=7,177 dne, (3,5 —4,3) mag

a = - om
T

Vigual Magnitude

Table 5 — Relevant Stellar Properties of 1} Aql

Spectral Type F7Tb — G2Tb!
TX) 5300 — 6400°
Mass (pulsational) (M) 4.1+04
Mass (evolutionary) (M) 5.7+£0.6°
Mean Luminosity (L) ~2500
w
8
'L_;-j c Mean Radius (R ) ~49
= Distance (pc) 4247330

& Cephei, hvézda - zluty velebobr : Ter= (5 500 — 6 800)
K, F51b, 5,7 Ms, 45 Rs, 2 000 Ls, r =244 pc, P =5,366
dne, (3,5 —4,4) mag
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Table 4 — Relevant Stellar Properties of 6 Cep

Spectral Type F5Ib — G1Ib!
T (K) 5500 — 6600
Mass (pulsational) (M) 4.5+0.3?
Mass (evolutionary) (M) 5.7+0.5°
Mean Luminosity (L_) ~2000°
Mean Radius (R ) 44 53
Distance (pc) 273+ 114

Time{days)

Figure 14.5 Observed pulsation properties of é Cephel.

Jasnost koreluje s povrchovou teplotou,
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Svételna kiivka & Cephei. Svételné kiivky cefeid jsou pravidelné, s jasnymi maximy a
minimy. Existuje v8ak rozdilnost svétlenych kiivek v nasi Galaxii a ve Velkém Magellanové

mracnu.

Ob¢ vyse zminované cefeidy jsou zkoumany i v soucasnosti.

Accepted for publication in the Astronomical Jouw

Diameters of § Cephei and n Aquilae Measured with the Navy Prototype
Optical Interferometer

J. T. Armstrong!, Tyler E. Nordgren?, M. E. Germain?, Arsen R. Hajian?, R. B. Hindsley!"
C. A. Hummel3, D. Mozurkewich!,

and

R. N. Thessin?

ABSTRACT

We have measured the diameters of the Cepheid variables § Cephei (18 nights) and
n Aquilae (11 nights) with the Navy Prototype Optical Interferometer. The primary
results of these observations are the mean angular diameters (frp) of these Cepheids:
1.520 £ 0.014 milliseconds of arc (mas) for 6 Cep and 1.69 4 0.04 mas for n Aql. We
also report limb-darkened diameters for the check stars in this program: for [ Lac,
frp = 1.909 &+ 0.011 mas, and for 12 Aql, frp = 2.418 £ 0.010 mas. When combined
with radius estimates from period-radius relations in the literature, the Cepheid angular
diameters suggest distances slightly smaller than, but still consistent with, the Hipparcos

distances. Pulsations are weakly detected at a level of ~ 1.50 to 2¢ for both Cepheids.

Subject headings: stars: individual (§ Cep,  Aql, § Lac, 12 Aql) — Cepheids —

techniques: interferometric

Vyznam cefeid — urcovani vzdalenosti ve vesmiru
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PERIOD - LUMINOSITY RELATIONSHIP
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Type I mladé hvézdy - populace I, Type II staré hvézdy - populace II, maji rozdilny
obsah t¢zsich prvka.

Klasicke cefeidy populace I jsou mladé hvézdy, ploché slozky Galaxie, staii (50 — 300)
milionti rokl, napt. v otevienych hvézdokupach. Jde o veleobry s vét§si hmotnosti, (3 — 18)
Ms, L = 3. (10> — 10%) Ls, nejvétsi amplitudy svételnych zmén periody (5 — 10) dnfi. Patii
k nim n Aql, § Cephei, Polarka se zménou + 0,06 mag.

Cefeidy populace II jsou starymi hvézdami ~ 10 miliard roki, ve sférické slozce Galaxie,
napt. v kulovych hvézdokupach. Hmotnost (0,5 — 0,8) Ms, periody (12 — 28) dnt, jina
zéavislost perioda — zafivy vykon. Piikladem je cefeida RV Tauri.

Existuji 1 anomalni cefeidy...

Zavislost perioda — zarivy vykon

Ptiblizn¢ 1ze vztah perioda — zarivy vykon odvodit nasledovné: P \/E = Q,plati L ~R?,

1 3
P~— _ P~ |[=— P~M
\/39 b 4

poloméru 10 %. Pulsace umoziuji diagnostiku vlastnosti nitra hvézd. S pulsaci se méni

. Pfi pocateCnim poloméru (10 — 150) Rs je zména

spektralni tfida, v maximu F zéafivého vykonu, v minimu spiSe G, K. Zjednoduseni - hvézdy

maji stejnou hmotnost.
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Aplikaci Stefanova-Boltzmanova zdkona L = 4 mw R? ¢ Te4f obdrzime pro zménu periody

dlogP __

e 3 dloglL dlogT
vyjadfeni — 22982 3T
dt 4

dt dt

Hipparcos: My =- 2,81 log P — (1,43 + 0,1) pro klasické cefeidy.
Sandage and Tammann (2006) give the current best PL relations for Cepheids in the
Milky Way (see also Fouqué ef al. 2007):
Mp = —(2.692 £0.093)log P — (0.575 £ 0.107),
My = —(3.087 == 0.085) log P — (0.914 £ 0.098),
M; = —(3.348 £ 0.083) log P — (1.429 £ 0.097),

Full Period Distribution of Galactic Cepheids

# of Cepheids
5

0 | "W’]‘”ﬂ‘rﬂ‘ﬂm"ﬂmnn o dlp =]

! ! ! I T
1] 10 20 a0 40 50 60 70

Period (days)
Rozdéleni cefeid podle periody ukazuje obr. 4. V tab. 2 pak vidime, ze
s rostouci periodou se zvétsuje i amplituda svételnych zmen.

Perioda obor V | obor B | obor U
2az 3d 0,5 mag | 1,0 mag | 1,7 mag
40 az 50 d || 1,2 mag | 1,7 mag |4,1 mag

Tab. 2 — Amplitudy svételnych zmén cefeid v zavislosti na jejich periodé.
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This meant that Cepheids are a powerful standard candle

ARNALS OF HARVARD COLLEGE OBSERVATORY. VoL. LX. No. IV.

1777 VARIABLES IN THE MAGELLANIC CLOUDS.

By HenrieTTa S. LEAVITT.

I the spring of 1904, a comparison of two photographs of the Small Magellanic
Cloud, taken with the 24-inch Bruce Telescope, led to the discovery of a mumber
of faint variable stars. As the region appeared to be interesting, other plates were
examined, and although the quality of most of these was below the usual high
standard of excellence of the later plates, 57 new variables were found, and announced
in Circular 79. In order to furnish material for determining their periods, a series

‘of sixteen plates, having exposures of from two to four hours, was taken with the

Bruce Telescope the following autumn. When they arrived at Cambridge, in
January, 1905, a comparison of one of them with an. early plate led immediately
to the discovery of an extraordinary number of new variable stars. It was found,
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Obréazek 17.17: Schema pulsaci cefeidy a odpovidajicich zmén luminosity, barvy, radialni rychlosti

a poloméru.

Vznik pulsaci bude podrobné rozebiran déale. Nejprve provedeme zjednoduSené odvozeni
vztah mezi periodou pulsace P a prumérnou hustotou p . Po expanzni fazi padaji vnéjsi vrstvy

smérem do nitra hvézdy, uvazujme volny pad jako specialni piipad pohybu podle III.

P*  4Ar’
Keplerova zékona — = G_M . Necht’ a = R je polomér hvézdy, M jeji hmotnost. Tedy plati
a
P _4r , R 3 R 1 !
—=——tudiz P"~—, M = pR” . Plati P’ = ~ — = Pp? =konst. Pro pomér
R GM M P R p P

B

. : : ., P Dy )2
pulsacnich period dvou cefeid obdrzime —4 = (_—BJ .
P4

Radialni pulsace sférickych hvezd

VyloZime na zéklad¢ tivah o termodynamické stabilité. Béhem kmitani se element hmoty
v pulsujici hvézdé periodicky méni a po jednom uplném cyklu se vraci do pivodniho
stavu. Podle prvni termodynamické véty plati dQ = 6U + SW. Vnitini energie U je funkci
stavovych veli¢in, proto bude jeji celkova zména pii cyklickém procesu nulovd. Prace W

vykonand pfi jednom cyklického procesu bude integradlem zmén pohlcen¢ho tepla

W = f dQ . K pulsacim bude dochazet, jestlize celkova prace na ukor pohlceného tepla je
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kladnd W > 0. Protoze entropie ma uplny diferencidl, plati j; ds = j: d?Q =0, tudiz cast
pohlceného tepla se v procesu opét uvolni. Pfredpokladejme, Ze teplota jako funkce Casu

prodélava malou cyklickou zménu S7°(#)kolem stiedni hodnoty T, T (f )= Ty +or (f )

do(r) :§dQ(t) !
T0+6T(t) T, 1+é‘T(t)/T0

Potom mulzeme psat § = 0. Pouzitim rozvoje a

zanedbanim  ¢lend  vySSich tadi mlUZeme tuto rovnici piepsat do tvaru

§ dQ(t)(l_ ST (¢) =0. Podminku udrzeni ©pulsaci lze zapsat ve tvaru
7, \ T,

W= §dQ(Z) = fw > (. Protoze I je kladné &islo, musi k pohlcovani tepla 4O > 0
0

dochézet v ¢asti cyklu, kdy teplota prochdzi maximem 67" > 0. Aby hvézda pulsovala, musi
k pohlcovani tepla dochazet pri jejim smr$tovani a k jeho uvoliiovani naopak pri
expanzi.

Pulsace mizeme v prvnim pfiblizeni modelovat jako akustické hustotni kmity s vlnovou

délkou rovnou priméru hvézdy. Tlakova vlna se Sifi rychlosti zvuku a perioda radidlni

pulsace je dana vztahem P =— kde v_ je stiedni rychlost zvuku pies celou pulsaéni
v

z

periodu. Zvukové viny lze povazovat za adiabatické, z teorie akustickych kmitl plyne pro

P
rychlost zvuku sz =Y ad jl , kde )., pro adiabaticky dé€j oznacuje pomér specifickych tepel

pfi konstatnim tlaku a objemu. Pfipominame, Ze hvézdy jsou prostorovymi rezonatory. Ve
skutec¢nosti neni rychlost zvuku v rdmci rezonatoru konstantni, klesa se vzdalenosti od stfedu
hvézdy.

Uvazujeme-li hvézdu jako plynnou kouli, smés iontového a elektronového plynu, pro

tepelnou energii dE ; pfipadajici na elementarni objem dV plati dE, = pUdV = %Pt,dV,

kde P, oznacuje celkovy tlak smési plynu. Celkovou tepelnou energii dostaneme integraci

pres cely objem hvézdy, tedy E, = % j P,dV . Zjednoduch¢ho tvaru viridlové véty vyplyva,

7e mezi tepelnou (kinetickou) energii £, a potencialni energii £ , Vsoustavé, ktera se naléza

v hydrostatické rovnovéze, plati vztah (E,) = (—2E) .
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Za predpokladu, ze hvézda osciluje kolem rovnovazného stavu odpovidajicimu

hydrostatické rovnovaze pii polytropnim modelu, lze stiedni rychlost zvuku +_odhadnout

P : 3M
pomoci viridlové véty -E, =3 I P,dV = 3.[—”dM =3 I Ye am ~ ~—v?, kde pro potencialni
P v v

2

energii pfi sférickém rozlozeni hmotnosti plati £, =-w . Faktor w nabyvé hodnoty %

pro homogenni rozlozeni hmotnosti, hodnoty % pro hvézdy hlavni posloupnosti. Hodnota w

roste se stoupajici koncentraci hmotnosti smérem ke stfedu. Upravou rovnic obdrzime

WE _mwGaM
3M 3 R

v:i=— Dosazenim  obdrzime pro pulsaéni periodu vyraz

ziskame vztah

3V RV pu e =
P=2 — . Pfi vyuziti sttedni hustoty £ =
wy ) (GM 4 R
3

I 2

Pp? = (ﬂGLj , ktery ze slozitéjsich termodynamickych tivah odvodil A. S. Eddington
mw

(1882-1944). Shrnuto P = (Gﬁ)’%. To odpovida astrofyzikalnim idajim, dlouhoperiodické

proménné — miridy s nizkou hustotou pulsuji s periodami nékolika stovek dnti, zatim co

cefeidy s vétsi hustotou desitky dnti, bili trpaslici s nejvetsi hustotou nékolik hodin a méné.
K mechanismus

PIn¢ ionizované ¢asti hvézdy jsou stabilni, k pulsacim zde nemtze dochazet. NejéastéjSim
mechanismem vyvolavajicim pulsacni nestabilitu je mechanismus opacitni, ktery je funkéni
pouze v oblastech ménici se ionizace n¢kterého dostatecné zastoupeného prvku, iontu, u
hvézd vodiku, helia a dalSich prvka. Dulezitd je poloha vrstvy vyvolavajici pulsaci. V nitru
hvézd dochézi disipaci k utlumeni kmiti, zatimco je-1i vrstva pfili§ blizko povrchu, je tepelna
kapacita mala na to, aby vyvolala celkové oscilace.

Cefeidy 1 miridy zpravidla pulsuji v zdkladnim modu, v centru hvézd lezi uzel stojatého
vinéni a na povrchu kmitna. Pulsace hvézd vedou ke vzniku rdzové viny, kterd pii prichodu
vnéjS$imi vrstvami méni jejich opacitu.

Pti termodynamickém vykladu pulsace vychazime z teorie razovych vin. Prochazi-li razova

vlna plazmatem, zahtiva ho tim vice, ¢im je jeji rychlost vétsi. Cast tepelné energie prechazi
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na excitaci a ionizaci atomi, které po nasledné rekombinaci takto ziskanou energii vyzari
zpét. Nejvetsi emise nastava ve vrstveé atmosféry, kterou pravé razova vina prochdzi. Spodni
vrstvy hvézdy, kterymi jiz rdzova vlna prosla, se ochlazuji a vyzaiuji méné. V maximu
jasnosti je rychlost razové viny maximalni, néasledné sldbne a v minimu se ztraci zcela.
Razové viny jsou generovany pulsacemi vrstev v nitru hvézd.

Zakladni termodynamické uvahy o pulsacich hvézd pochazeji od A. S. Eddingtona
r.1917/18, podrobnéjSich rozpracovani podali ddle R. Kippenhahn (1926-2020) a N. H.
Baker (1931-2005) r. 1962. J. P. Cox (1926-1984) r. 1962, S. A. Zevakin (1916-2001) r.
1963.

Ptedpokladejme, Ze pfi teplotach fadové ~ (2 — 10) * K plati pro opacitu Kramerstiv vztah

7
kK = pT ? , vhodna aproximace pro voln&-vazané a volné-volné pfechody. Jak se bude

ménit opacita ur€ité vrstvy uvnitf pulsujici hvézdy pii jejim smrstovani respektive
expanzi? Predpokladejme, Ze pulsace (stlacovani respektive expanze) probéhnou
relativné rychle, bude se pri nich zachovavat tepelna energie, jedna se o adiabatické

pulsace. Budeme hledat vyjadieni pro zménu hustoty a teploty sledované vrstvy. Pfi

5
adiabatickych zménach je tlak plynu tmé&my hustotd P = o’ respektive P =~ p3. Dale plati

P ) 3
P~Z pT | teplota je tmémé hustots T = p” 1, pro adiabatické d&je plati —};2 = (sz .
y 1 pl

Upravime vyjadieni pro zménu koeficientu opacity v zavislosti na hustoté¢ a teploté pfti

9-T7y

.
P T \2 2

stladovani a expanzi vrstev plynu —- ~ &(—2] = (&J
K, P\ T, P>

Ze vztahu vyplyva je-li index adiabaty plynu y > 9/7, potom pii stlatovani plynu se
opacita zmenSuje. Pii stlacovani plynu se zvétSuje teplota, ale také ionizace, plyn se stava
prizraénéjSim.

Jestlize vSak y < 9/7, potom p¥Fi stlacovani se opacita plynu zvySuje. Teplota se pfili§
neméni, narist hustoty zvétSuje opacitu. Podminka nerovnice y < 9/7, tzv. zaklopkovy
mechanismus, se jevi jako nesplnitelnd, u obycejného jednoatomového plynu napi. na
‘p

povrchu Slunce je y = = 5/3. Ptipustme vSak, Ze v nitrech hvézd existuje vrstva, ve které
v

vy < 9/7. Pripominiame, Ze v celé hvézdé se opacita pri stlaCovani zmenSuje, zatimco v
uvazované vrstvé se zvétSuje. Vysledkem je, ze vrstva zadrZuje energii, ktera prichazi

z centralnich ¢asti hvézdy a absorbuje ji. Ve svych dusledcich se vrstva zahtiva, coz
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nasledné vyvolava jeji rozSitovani. Na vné&jsi vysSe lezici vrstvy tak piisobi vétsi silou. Vrstva
s ¥ < 9/7 pracuje jako ,,zaklopka*, v okamziku stlatovani, smr§tovani zadrzuje tepelnou
energii, pouze jeji Cast energie je vyuzita na podporu pulsaci. Vyse uvedeny mechanismus
radialnich pulsaci byl pozdéji doplnén a vylozen o konkretizaci vyznamu ionizovanych
vrstev helia.

Aby se pulsace ve hvézdach netlumily, musi v nich existovat ionizaéni vrstvy plynu s
v <9/7. Ty se nachazeji v nevelkych hloubkach pod povrchem hvézd, kde existuji prechody
od slab¢ ionizovaného plynu na povrchu k plné€ ionizovanému v nitru. Nejvetsi vyznam z nich
ma pfi teplotach 4 .10 * K tzv. druh4 zéna ionizace helia (He II < He III). Postacuje (15
— 30) % obsahu helia a ioniza¢ni zéna slouzi jako zaklopka udrzujici jeji pulsaci. Vedle

c
nezbytné podminky zaklopkového mechanismu y < 9/7, y =—% musi byt splnéna i dal3i
c

podminka pro stav plynu v ionizacnich vrstvach (zonéach). Jde o wurcitou hodnotu
gravitaéniho zrychleni v podpovrchovych vrstvach, kde dochazi k pulsacim.

Zalezi na tom, kde se ionizacni vrstva ve hvézd¢ nachazi. V ptipad€ chladnych hvézd je
prilis hluboko v nitru, dochazi tam k utlumeni kmitt disipaci. U horkych hvézd je pfilis blizko
povrchu, tepelna kapacita vrstvy je mald, aby doslo k celkovym pulsacim. Pouze v ur¢itém
rozmezi teplot a g vznikne oblast pulsacni nestability.
teplota slupky = (1 -1,5).10°K, He Il = 4. 10* K. U prvni probihaji cyklické ionizace dle
HoH +e ,Heeo He"+e ,udruhé He" © He™ +¢ .

H-He ionization zone: thickness ~ 104K
He* zone: thickness ~2x104K: largest heat capacity

Stable pulsation possible when H, He, He* zones lie at
such a depth that

e Envelope not so massive

that pulsation is damped 5 /
‘ : § ‘ - IONIZING /
e Zone has sufficient . ol 1/
heat capacity _ %
5 \"\\__ 4 d
These conditions are ' 3
' . T
fulfilled in classical 1 L.
instability stri 0 tor Het
y p « TEMPERATURE
" Fig. 274 Iy~ 1 vs. temperature (schematic) in the region of He
Computed pro pel"tles of 1onization in the equilibrium model of a stellar envelope

Cepheids agree well
(e.g. Iben 1991 ApJS, 76)

218



He

Log o (1 -M,/M,)
|
-
LI
To surface
|

_4 _

o
_3 | |

5500 6500 7500
Effective temperature (K)

30HA VOHM3AUKA BOLODOAZ W
NEPBOM  WOHW3IAUMW TeNWA

30Ha BTOPOM MOHUIAUAW TEAKR ~

O6nacTe
TepMORASDHOMO
JHEDIOBL ARNEHKUF

MHepTHaR '
obnacte

Q
08107 08 5i0° 240° 0% 510107,k
I 310701072 10" 0™ 10° 1076978

1*fmr/r??_}

Lze dokazat, ze y — 1, jestlize se pfi stlacovani plynu bude teplota zvétSovat velmi malo,

. . ~ 71 _ Y . ‘s . v s e
protoze plati I’ = P’ coz je spliiovano ve vrstvich ménici se ionizace. P¥i jejich
stlacovani se teplota zvySuje nepatrné, tudiz se zvétSuje energie Castic a moznost ionizace
atomu. Jinak feceno pfi stlacovani plynu ,,na prahu ionizace“ se na zvyseni teploty vyuzije

pouze nevelka Cast tepelné energie, zbyvajici podporuje nartist stupné ionizace. U stlaCovani
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neionizovaneho plynu neni navyseni teplOty Star can traverse instability strip 3 (or more) times

obvykle tak velké, aby Ccastice plynu ziskaly

schopnost k ionizaci druhych atomd.

Pii malém zvétSeni teploty nariist hustoty pii Tonization zones
too deep inside:
zones too high \/

stlacovani za podminky y < 9/7 mé za nasledek up: small heat /

| capacity

T lonization

/ too much dissipation

odpovidajici zvySeni Kramersovy opacity.

Obdobn¢ v pritbé¢hu expanze nepoklesne teplota ‘

prili§ vyrazné, nebot ionty nyni rekombinuji - <~ log Tegr

s elektrony a wuvolnuji energii. Opét podle

Kramersova zakona je dominujici vliv hustoty. Opacita se snizuje pii poklesu hustoty
v pribéhu expanze. Proto popsand vrstva c¢astecné ionizace miize absorbovat energii
v pribéhu stlacovani a uvolnit ji v pribéhu expanze. Cely d& se cyklicky opakuje,
zéklopkovy mechanismus.

Stru¢né shrnuto u cefeid pod povrchem se nachazi slupka, vrstva He II s vysokou
opacitou. Prochazejici zafeni se v ni zeslabi, cefeida je v minimu jasnosti. Pod touto vrstvou
se nahromadi energie, kterd se posléze prudce uvolni, tim se vrstva ionizuje, zprihledni,
ptejde ze stavu He II — He III. Tlak zafeni piisobici na povrchové vrstvy cefeidu rozepne,
hvézda zvétsi svlj polomér a jasnost. Absorbované mnozstvi energie nestaci tuto slupku
dostatecné zahfat, stupeni ionizace poklesne a cely d€j se znovu opakuje. Sttidavé ohfivani a
ochlazovani této slupky mezi He II a He III se navenek projevi periodickymi zménami
objemu slupky, tedy pulsacemi. Stabilni pulsace jsou mozné za podminky, Ze slupka neni tak
hmotn4, aby utlumila pulsace. Musi vSak mit relativné dostatecnou tepelnou kapacitu. Jestlize
jsou ionizacni zony pftili§ blizkou povrchu, maji malou tepelnou kapacitu. Naopak jsou-li
nadmiru hluboko v nitru, maji pfili§ velkou disipaci.

Piejdéme k urc¢eni amplitudy kmitd. Ve hvézd€é, mimo ionizacni vrstvy jsou pulsace,
spojeny s pireménou pohybové energie na tepelnou, hovoiime o tzv. kladné disipaci
energie. V ioniza¢nich vrstvach je situace obracend, energie toku zafeni se preménuje na
pohybovou. Hovotime o tzv. ,,zaporné disipaci®. Ob¢ disipace, kladnd i1 zapornd, zavisi na
amplitudé¢ kmitd. Ve hvézdé kmitajici konstantni amplitudou zépornd disipace plné
kompenzuje kladnou disipaci.

Vezméme cefeidu - populace II s nasledujicimi charakteristikami: 0,4 Ms, 4,9 Rs, 390 Ls.
Pti pocitaCovych modelovych vypoctech bylo piredpokladano, ze pocatecni amplituda kmiti
poloméru je 10 %. Za 40 kmith amplituda narostla na 18 %, amplituda kmiti zativého vykonu

vzrostla z 8 % na 13 %. U tohoto modelu 2/3 zdporné disipace se generuje v druhé zoné
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ionizace helia pii teplot€¢ 40 000 K, zbyla Cast 1/3 energie v ionizacni zon¢ vodiku a prvni
ionizace helia pii teploté 22 000 K. Ob¢ zény uvolnuji 7,2 % energie z celkové vygenerované
za jednu periodu. Odtud jde 78 % na Uhradu ztrat energie pii kmitech jesté hlubsSich vrstev
hvézdy, zbyvajicich 22 % se pfeménuje na kinetickou energii hornich vrstev hvézdy.
Koeficient uc¢innosti pulsujici hvézdy je 7,2 x 0,22 = 1,6 %, coZ je velmi nizkd G¢innost.

V pulsyjicich hvézdach, mimo vné&jsi oblasti, probihaji pulsace téméi adiabaticky. Jejich
analyza davéa dobré predstavy o mechanickych vlastnostech hvézdy, o presnych hodnotach
period ¢i rozdéleni amplitud podél poloméru. Zakladni termodynamické uvahy o
adiabatickych radidlnich pulsacich hvézd pochézeji od J. P. Cox. Adiabatické pulsace
nezpusobuji velké zmény poloméru respektive zarivého vykonu.

Struéné pojedname o jejich teorii. Budeme zanedbavat tepelné vymeény, uvazujme pouze

adiabatick¢é zmény, zajimd nds mechanickd struktura hvézdy. Piedpokladdme
r(Mr’t): rO(Mr)—'_&(Mr’t)

p(Mr’t): pO(Mr)+5p(Mr’t)

P(Ml 2 t) = PO (Mr )+ éP(Mr ’t) .

Mal¢ amplitudy oscilaci - poruchy rovnice hydrostatické rovnovédhy umoziuji provést

linearizaci rovnic mechanické struktury hvézdy. Vyvolavaji vznik radialnich pulsaci.

ZapiSeme rovnici kontinuity 824’ =4m’p
a
0’ M, oP.
a Newtoniv pohybovy zakon —: =-G—-— dar® —"
Ot r oM

r

oP o,
Plati adiabaticky vztahmezi P a p, T, = o P — —=1I P
omp) | P

_ iot __ iot
Predpokladame exponencidlni ¢asovou zavislost - = € = 77(r 0)€ , kde

2z . . - , . v I INET .
o= - uhlova frekvence pulsaci. Z vySe uvedenych rovnic obdrzime linedrni adiabatickou

vlnovou rovnici — LAWE L(n) = b E(FlrﬂDr 8_77} S {2 [(3F1 - 4)Pr ]}77 =o’n , tedy

ort or or) pr|or

Lin)=o"p.
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Vlastni hodnoty o*odpovidaji pulsa¢nim frekvencim, pfedpokladejme 1, , 1 = konst. Ve

, oo oF, >
hvézdé homologické pohyby — vedou k rovnici ~—(3r,-4) 5 n=o'n . Dile
pr r

27 J;

T:—:
o)

predpokladejme p = konst., obdrzime

Diskuse vztahu:

2 o . . v v . o
l. < % , 0, <0, poruchy nartstaji exponencieln¢, hvézda je nestabilni.

27 3
2.1, > g,jsou mozné stabilni pulsace 032 (3r, —4)?5 >T=— ———

o, JBr,-4)Gp

1

Frekvence adiabatickych radidlnich moéda P~ 4 (i—lg) 2,

Uloha 9.4 Odvod te prostrednictvim rozmérove analyzy vztah pro zikladni periodu radialnich
pulsaci proménnych hvézd.

Reseni:  Lze predpokladat zavislost periody P ~ G, p, R. Plati P ~ G*pYR*, rozmér
jednotlivych parametru je [P] =s. [G] =m? - kg™ -s72, [p] = kg - m~?, [R] = m. Porovnénim
rozméri leve a prave casti vztahu obdrzime s = m® kg™ - s72%  kg? - m™% . m?. K platnosti
rozmdérové rovhice musi byt splnény algebraické rovnice

[s] 1=—2z,
[m] 0=3z—3y+ z,
kg] 0=—-a+y.

Jejich tfesenim dostaneme z = —é. y= —%. z=10. Po apravé a dosazeni ziskime zavislost

_1 . I .
pro zikladni periodu radidalnich pulsaci hvézd P ~ (Gp) 2. Perioda nezavisi na poloméru R
hvézdy,

Uloha 9.6 Necht pro zakladni periodu radialnich pulsaci plati vztah P = (G’p)_%. Predpo-
kladejme bileho trpaslika o hmotnosti 0,6 Mg a poloméru 1,3- 1072 Ry, hvézdu typu 6 Cephei
o hmotnosti 7 My a poloméru 80 Re. miridu o hmotnosti 1,1 My a polomérn 370 Rs. Stanovte
prumérné hustoty hvézd a jejich zakladni periody.

Reseni: 7 uvedenych charakteristik spocitame prumérnou hustotu a dosadime do uve-
deného vztahn P = (Cp)_%. Obdrzime u bilého trpaslika p=4-108kg - m™, P = 6,2s, n
hvezdy tvpu 6 Cephei p=1,9-10"2kg- m™>, P = 10,3dne a u miridy p =3.1-10""kg- m™,
P = 254.6 dne.

222



Uloha 9.8 Necht jasnost zvolené modelové cefeidy se méni o 2mag. Je-li jeji efektivnl povr-
chova teplota 6 000 K v maximu a 5000 K v minimu, jak se méni polomdr?

Reseni:  Plati  aplikace  Stefanova-Boltzmannova  ziakona Ly, = 47rR?m”JT[4,MM a

R 2 4 ale m = —92 5loe Lwin — 5o Hwin _ - Tnin nstSvATe
Ly =4AmR, 0T e dile Am = —25log p=e = —5log e — 10 log 2. Dostavame
log —E""" = —0.2Am —2log —%E po dosazeni log —g =—-0.24 = R, = 057 R,...

Uloha 9.13 Urcovani vzdalenosti a poloméru cefeid Baadeovou-Wesselinkovou metodou vy-
chazi ze srovnani naméfenych zmén thlového poloméru pii expanz fotosféry (méfeni posuvu
v optickém spektru absorpénich éar, umoznujici uréit zména poloméru fotostérickyeh vrs-
tev, kde dochazi k formovani ¢éar) cefeidy promérenim radidlni rychlosti. Stanovte vzdalenost
hvézdy 7 Aqgl, jestlize z pozorovani bvlo uréeno AR = 7,6 R;, a Af = 0,2 mas.

Reseni: Pro vzdalenost r plati vatah r = 79'-3&5?‘?. kde r je v pe, zména polomérn R v R,
a zména hlového poloméru 6 v mas. Dosazenim obdrzime r» = 354 pe.

Uloha 9.14 U hvézdy § Cep byla zjisténa zména tithlového polomérn Af = 0,075 mas a
vzdalenost 7 = 285 pe. Stanovte hodnotu zmény poloméru AR.

., dosazenim obdrzime

Regend: Pro vzdalenost r plati vztah r = M‘g‘%. odtud AR = ;‘;0}:
= (3]

AR =23 R, coz odpovida stanovenému poméru g_ =1,119.

W. Baade (1893-1960)r. 1926, A.J. Wesselink (1909-1995) r. 1946.

Klasickd Baadeova-Wesselinkova metoda se opirala o fotometricka méfeni ve V a K filtrech
- pasech v minimu a maximu svételnych kiivek. Porovnanim jasnosti pfi zméné tthlového
priméru A@ obdrzime vztah pro povrchovou jasnost
SBmag = 2,656 + 1,483 (V — K) + 0,044(V — K)? , pro AB 45 = 10%2E~Y) | Vime o

kolik se pohybovala vrstva AR a jak se zménila v ¢ase thlova velikost A@. Kombinaci obou

AR (Rs)

. Tedy vicebarevnou fotometrii uréujeme
A6 (mas)

obdrzime pro vzdalenost vztah dp,. = 9,305

zmény vyzatfovaci schopnosti jednotkové plochy povrchu hvézdy. Jasnost hvézdy (v
hvézdnych velikostech) ve dvou casovych okamzicich budou uréovat pomér polomérii
v téchto Casech.

Zdokonaleni metody, zménu thlové velikosti misto fotometrického méfeni vztahu pro
povrchové jasnosti pouzijeme interferometrickd méfeni, jednd se o tzv. geometrickou

Baadeovu - Wesselinkovu metodu.
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Figure 3.12 The two observation techniques used for the interferometric version of the Baade—
Wesselink method are high-resolution spectroscopy (left) and interferometry (right). The former
provides the radial velocity curve over the star’s pulsation cycle. When integrated, this, in turn,
provides the linear radius variation of the star (in metres). The interferometric observations
document variation of the star’s angular radius. The ratio of these two quantities gives the
distance. (Reprinted from ESO Images (online), Image eso0432a, Observation Techniques of
the Baade-Wesselink Method, Copyright 2004, with permission of ESO.)

Princip moderni interpretace Baade-Wesselinkovy pfesné metody urcovani vzdalenosti
vychazi z variace radidlnich rychlosti hvézd dokumentujici rozSifovani fotosféry, pozdéji
interferometrickym zdokonalenim. Shrnuto jde o metodu opirajici se o fotometrii a
spektroskopii.

Princip moderni interpretace Baade-Wesselinkovy pfesné metody urcovani vzdalenosti
s presnosti = 3 %. Pozorujeme hvézdu ve dvou riznych Casech, lisicich se o A t, hvézda ma
pfi pulsaci dva razné poloméry a dvé efektivni povrchové teploty. Zafivy tok @ =

2 4 2 m4
41TR O'TefNR Tef

4md? dz

Zativé bolometrické toky stanovime pomoci bolometru, teploty ziskame

z analyzy spekter. Zméfime radidlni rychlost pulsace vcase ¢, druhy polomér ziskdme
pfipoctenim k prvni hodnoté v.At. Vypocteme zafivy vykon L a vzdalenost 7.

Fotosféra aproximovana jako sféricky symetrickd slupka. Integral rychlosti udava fyzikalni
zménu poloméru AR = R(t) — R (t,) = |, ti) v(t)dt . Jestlize z observaci urCime zménu

, r o v o v w7 , 2AR
uhlového priméru A © mizeme vypocitat vzdalenost d = R
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Neptesnost fotometrickych a interferometrickych méfeni. Gaia — 300 cefeid, vzdalenost

stanovena s chybou = 3 %.

11. Hvézdy post asymptotické vétve obrii

Uvod

Hvézdy post asymptotické vétve obri - P AGB, viz
obr. Zahrnuji centralni hvézdu, okolohvézdné
prostfedi, v nichz probihaji pulsace. Je dulezita jejich
spravnd identifikacem, odliSeni od Herbig Ae/Be
hvézd respektive post Cervenymi veleobry na modré
smycCce. V disledku tepelnych emisi z chladného
prostfedi poskytuji spektralni rozlozeni energie

charakterizované typickym dvojitym vrcholem.

F.

alk

o
T

1074

10_5 i P TP | " A Vi S o |

HD 16179

\,

N,

162 _ 167 10*

Wovalangth *» [(nm)

Egg Nebula - CRL 2688 HST - WFPC2

PRC96-03 - ST Scl OPO - January 16, 1996
R. Sahai and J. Trauger (JPL), the WFPC2 Science Team and NASA

Tato etapa vyvoje je spojena se zavéreCnym odvrzeni vnéjSich vrstev a naslednym vznikem

planetarnich mlhovin neni dostate¢né detailné probadéna, piestoze se jedna o klicovou fazi
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hvézdného vyvoje, zménu stavby hvézd, problematiku vyvojové souvislosti mezi hvézdami
asymptotické vétve obri a planetdrnich mlhovin. Nejen v halu Galaxie, ale také
v Magellanovych mracnech ¢i v galaxiich Mistni soustavy. Jsou hledani kandidati, hvézdy
s hmotnosti (1-8) Ms s vyraznym ubytkem hmoty, velkymi zatfivymi vykony, byly navrzeno
na =~ 300 objektl. Jde o opticky jasné starsi hvézdy, s obsahem kova [Fe/H] =~ (-0,3 az-4).

Rozlozeni objektti v Galaxii podle galaktické Sifky zachyceno na obr..
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Z pozorovani na infraCervenych* a milimetrovych vinach byl zjistén ubytek hmoty hvézdy
mnohem vétsi neZ pfi termojaderném hotfenim. Je odpovédny za ukonceni etapy hvézdy na
asymptotické vétvi obri, etapy pulsaci. Ty se zastavi, kdyZ hmotnost obéalky poklesne pod
kritickou hodnotu. Ubytek stale pokracuje, a? do vzdaleni se vodikové obalky od jadra
hvézdy.

Mgéfeni v infracervené oblasti* druZice Spitzer, Lyman Spitzer 1914 — 1997, odbornik na
mezihvézdné prostiedi, navrh dalekohledu mimo atmosféru Zemé r. 1946, otec HST!

Ptipomindme specifické chapani pojmu atmosfér u hvézd post asymptotické vétve obrt,
rozdilné od hvézd hlavni posloupnosti s klasickou piedstavou. Jak daleko zasahuje hvézdny
vitr, okolohvézdna obélka, abychom mohli pouZivat pojem atmosféra?

Hvézdy post asymptotické vétve obri, spektralnich tiid K — A s povrchovymi teplotami
(3 000 — 30 000) K, tridy svitivosti I. — III. jsou zavérecnou etapou vyvoje hvézd s nizkou a
sttedni hmotnosti. Nastavaji u nich podstatné zmény stavebni struktury a vlastnosti hvézd
vcetné jejich vnéjSich ¢asti a okolohvézdnych obalek. Pii vyvoji hvézdy vystoupaly po

asymptotické vétvi obrii, zafivy vykon narostl = (10° — 10%) krat vice nez u hvézd hlavni
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posloupnosti s hofenim vodiku v jadfe. Pfi tepelnych pulsech doSlo ke zménam zativého
vykonu, soucasn¢ probéhly vyrazné zmény chemického slozeni obélek danych tfetim
promichavanim. V rozsdhlych atmosférach produkovanych pulsacemi indukovanymi
razovymi vinami vznika husty hvézdny vitr, fizeny prachovymi casticemi (zrny) na které
pusobi tlak zafeni. Hvézdy post asymptotické vétve obrii jsou rozhodujici fazi vyvoje hmoty
vyvrhované do mezihvézdného prostfedi. Ve zmiflované etapé hvézdy ztraci = (40 — 80) %
hmoty. Pro hvézdy 1 Ms trva etapa P AGB =~ 100 000 roki, pro hmotnéjsi hvézdy fadove
10° roki. Tyto hvézdy jsou pfedmétem zvyseného zdjmu v obdobi poslednich 20 rok.
Hvézdy opousti asymptotickou vétve obri, jestlize hmotnost vodikové vnéjsi obalky
poklesne na pfiblizng (102 — 107) Ms, v zavislosti na hmotnosti jadra. V této situaci hvézdy
jiZ nemohou udrzovat plné€ rozvinuté konvektivni obalky. Ty se zatnou pomalu smrstovat a
v jejich ¢astech se zméni ptenos konvekei na prenos zafenim, coz nastane nejprve v hlubsich

vrstvach, kde je koeficient opacity nejmensi.

4.5 T T T T
3.7 2.7 :
a0l Central stars of planetary nebulae __,P% |
_'_ )
35l —— — | — J
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Figure1 Hertzsprung-Russell diagram of a complete 2 M, evolution track for solar metal-
licity from the main sequence to the white dwart evolution phase. In the cooler section of

Obr. podle Herwiga 2005. Supervitr nastupuje ve vrcholné etapé AGB. Rychly vitr
v zavéru etapy P AGB. Pfi nejvyssich povrchovych teplotdch dochédzi k uhasinani horeni ve

vodikové slupce. Pfechod etapou post asymptotické vétve obril je relativné rychly, (10° — 10%)
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rokil v zavislosti na hmotnosti, povrchové teploty hvézd lezi v rozmezi 3 000 — 30 000 K
(log 4,5).

Modelovy vyvoj P AGB hvézdy, na posloupnosti nulového stati na HP 3 Ms, pfi piesunu
jadro 0,605 Ms a 0,625 Ms . Obdobné vyvoj pro na HP 5 Ms a jadro 0,836 Ms. Vyvojova

kiivka cejchovana v jednotkach 10° rokd.
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Figure 19.1. Post-AGB evolutionary track of a star with M; = 3My, that has a core mass of M, = 0.60 and an
envelope mass of My, = 0.003M; when it leaves the AGB. The numbers along the track indicate the
decreasing envelope mass in Mg, Note the 10 thermal pulses at the tip of the AGB. A red dashed line of
constant radius R = 0.02835R,, is indicated in the lower left. (Reproduced from Iben 1982.)

Vyvoj post asymptotické vétve obrii hvézdy s pocate¢ni hmotnosti 3 Ms, hmotnosti jadra 0,6
Ms, Mobat = 0,003 Ms podle Ibena 1982 na obr vyse. Cisla v zdvorkach oznacuji ubytek
hmotnosti obalky. Po deseti termdlnich pulsech je hvézda na vrcholu asymptotické vétve
obri. Od okamziku Ter= 30 000 K je jiz povazovana za centralni hvézdu planetarni mlhoviny.
Odklon od AGB trva ptiblizné¢ 5 000 rokd.

Polohu hvézd v pritbéhu horizontalniho pfesunu na H-R diagramu udéava Tet, R, zavisici na
hmotnosti obalky, aZ do dosazeni Moba = 102 Ms pro velké zaiivé vykony, respektive
~ 107 Ms pro nizi zafivé vykony. Postupné dochdzi k rozsifovani obalky konvekci, ztraci se
tak hmotnost. Hvézdy se pohybuji doleva na H-R diagramu. Pfi Ter = 30 000 K polomér
poklesavda z 2 000 Rs na 3 Rs. V zavérecné fazi piesunu z centralni hvézdy, jejiz teplota
narlsta, odchazi ¢arami hnany hvézdny vitr, jehoz kone¢nd hodnota rychlosti ¢ini (1 000 —

4.000) km.s™.
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Figure 192, Schematic picture of the intemal structune of a star of M, = 30, during the crosming of HRID.
The H- and He-fuson ahells are shown in ned and bhee, respectively, and the 0 core is green, White zomnes are
in radiative equilibiwm. The gray area indicates the convective envelope, which decreases in mass and sine.
The a_'l'.w_'l::q\_' maa, the dellar ading, and the time since the star left the AGE ame indicated. {Data are from
Elscker 1995
Centralni hvézda mé po odchodu z asymptotické vétve obrii velky zativy vykon, narlsta jeji
povrchova teplota, na ¢asové Skale zavisejici na hmotnosti, kratsi nez né¢kolik stovek rokd,
vnéjsi vrstvy expanduji, okolohvézdna obdlka pomalu chladne, odhaluje se centralni hvézda,

kterou je tak mozné studovat, spektrum viz obr. Postupné vznika planetarni mlhovina.
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Shrnuto problematika studia post asymptotické vétve obrl poskytuje zajimavou vazbu mezi
fyzikalnimi a chemickymi procesy pii nizkych teplotach (reakce prachu) a vysokymi
energiemi generovanymi razovymi vlnami — UV zafenim.

Které¢ objekty mohou byt klasifikovany jako hvézdy post asymptotické vétve obra?
Centralni hvézda neni zpravidla pfimo pozorovatelnd, dostupné jsou pouze informace o
okolohvézdné obalce, proto je zalezitost identifikace objekti komplikovana. Polohy hvézd na
H - R diagramu miizeme lokalizovat na zéklad¢ vypocti jejich vyvoje mezi spektralnimi
tiidami K, G, F — A pfi vymezeni tfid svitivosti 1. — III.

Vzhledem k tomu, ze vyvojova etapa post asymptotické vétve obru je kratkd, pozorovany
pocet objektl je maly, v katalozich = 250 —300. Vyzkum velkych zafivych vykont a
povrchovych teplot provadél Oudmaijer, Waters a.j. 1994 na ziklad¢ studia 18 hvézd.
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Spektralnich rozdé€leni energie v klasickych post asymptotickych hvézdach, bohatych na C a
O studovali Clube & Gledhill 2004, respektive Hoogzaad et al. 2002, viz obr. Prvni vrchol

odpovida zafeni hvézdy, druhy vyzarovani prachu.
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Figure 2. Spectral energy distribution of classical post-AGB stars: the C-rich TRAS 19500—1709
(Clube & Gledhill 2004; left); and the O-rich HD 161796 (from Hoogzaad et al. 2002; right).

Studium atmosfér, spektralniho vyvoje post asymptotické vétve obrti zahrnuje jiz
observacni udaje fotometrickych filtr. Program Cloudy obsahuje jiz i vliv kiemikovych a
uhlikovych zrn. Centralni hvézda je studovéana jako zafi¢ absolutné ¢erného télesa.

U hvézd zjistujeme typické vodikové cary v blizké infracervené oblasti, Paschenovu sérii,

1 1 o P e LA clnSanmd
) . Sekundarnim klasifikacnim kritériem je chemické slozeni

1
k>820nm,/—1—R(3—2—ﬁ

atmosféry, které se podstatn¢ 1i$i od slunecniho.
Hvézdy post asymptotické vétve obri hledime pomoci infraderveného spektralniho

rozdéleni energie, které je charakterizovano tepelnymi emisemi chladného prachu,

s typickymi teplotami fadové stovky kelvind. Prach vznikl ve fazi asymptotické vétve obrd,

nemél ¢as podstatnéji zchladnout.
Projevuji se tepelné emise prachu, ktery lze klasifikovat podle piivodu na bohaty na Kkyslik

respektive uhlik. Spektrum hvézd viz obr....
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U prachu bohatého na kyslik dochézi k vyzatfovani amorfnich silikatti na 9,7 ym a 18,5 um —

AFGL 5379, u krystalickych silikatt 23,5 uym, 27,5 um a 33,5 um — NGC 8302 ptevazuji

amorfni struktury, vyjimecné krystalické. Vedle toho u nékolika P AGB hvézd pozorujeme

vodni pasy na 43 um a 60 um - HD 181796 viz obr.
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U prachu bohatého na uhlik dochéazi k vyzafovani amorfniho uhliku SiC na 11,2 um, silny

pas na 26 um MgS. Déle polycyklické aromatické uhlovodiky (uhlik, vodik), emise na 3,3
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um, 6,2 um, 7,7 uym , 8,6 um a 11,3 um. Rovnéz se vyskytuje TiC 20,3 um. Viz obr.
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Hvézdy post asymptotické vétve obrti hleddme pomoci infraderveného spektralniho rozdéleni
energie, které je charakterizovano tepelnymi emisemi chladného prachu, s typickymi
teplotami (100 — 200) K. Prach vznikl ve fazi asymptotické vétve obrli, nemél ¢as podstatnéji

zchladnout.

Nasleduje prehled chemického slozeni Sesti kandidati — hvézd post asymptotické vétve

obrt, Molina et al. 2020.
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We present a high-resolution detailed abundance analysis for a sample of six
post-Asymptotic Giant Branch (AGB) candidate stars, five of them had not been
studied spectroscopically in the optical region. All the analyzed objects are Infrared
Astronomical Satellite (IRAS) sources identified as possible post-AGB on the
two-color IRAS diagram. We find three objects with clear signs of evolved stars;
IRAS 05338 — 3051 shows abundances similar to the RV Tauri V453 Oph; the
lower-luminosity stars IRAS 18025 — 3906 are O-rich without s-process enrich-
ment and IRAS 18386 — 1253 shows a moderate selective depletion of refractory
elements generally seen in post-AGB stars (PAGBs), which show midinfrared
excess; they may evolve post-Red Giant Branch (RGB) objects, in which case these
would be the first Galactic counterparts of post-RGB objects observed in the Large
and Small Magellanic Clouds (Kamath et al. 2014, 2015). On the other hand,
IRAS 02528 + 4350 seems to be a moderately metal-poor young object and IRAS
20259 + 4206 also seems to be a young object showing carbon deficiency; however,
an analysis with better spectra might be in order to clarify its evolutionary state.
Finally, our abundance calculations for the binary PAGB IRAS 17279 — 1119 are
found in good agreement with those of De Smedt et al. (2016).

KEYWORD
stars: abundances — stars: post-AGB stars
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FIGURE2 Representative spectra of the sample stars [IRAS 05338 — 3051,
IRAS 172791119, IRAS 18025 — 3906, IRAS 18386 — 1253, and IRAS
20259 4 4206 of two different regions. The location of lines of certain
important elements has been indicated by dashed lines. The stars are
arranged in the increasing order of the effective temperature (top to bottom)
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TABLE2 Adopted atmospheric parameters for all stars

No. IRAS Ty (K) log g £ (kms™1) [Fe/H] V, (hel) (kms™) V, (Isr) (kms™ 1) Date

02,528 + 4,350 7.900 2.40 2.00 ~0.90 0.9 24 October 20, 2016
05,338 — 3.051 4,250 1.50 2.50 -132 5.2 -147 February 10, 2017
17.279— 1,119 7.250 1.25 4.40 ~0.59 61.6 76.4 April 26, 2016
18,025 — 3.906 6.250 0.25 400 —0.50 ~1202 ~113.0 September 30, 1998
18,386 1253 5,600 0.00 430 —0.18 83.2 97.6 July 29, 2009
20,259 + 4,206 6.100 2.20 2.36 —0.17 _15.6 1.4 June 24, 2014

Jiné studium u hvézdy HD 56 216 s vyraznym ubytkem hmoty umoznilo na zaklad¢
chemické slozeni atmosfér zkoumat podrobné&ji vyvojové etapy post asymptotické vétve obri,
zejména piechod pasu nestability, byla objevena nepravidelna proménnost (0,1 — 0,3) mag.
Hvézda: Ter = 2600K, v =10 km.s™, (Z—A: ~ 1073 Mg rok ™1, ve spektru zji§téna piitomnost

TiCna A =21 um.
Charabkteristiky hvezd post asymptotické vétve obrii, rozdéleni

Samotné hvézdy ustdvaji s pulsacemi, jestlize hmotnost hvézdné obalky klesne pod
kritickou hodnotu, nasleduje etapa vyvoje post AGB. Na ni hovofime pifesnéji o pozdnich a
velmi pozdnich termalnich pulsech. Pti poslednim rychle shoti veskery vodik, Bloeker 1995.

Existuji dvé tfidy objekt, na zaklade jejich chemického sloZeni a existence okolohvézdné

obalky - CSE.
1. Hvé€zdy RV Tau: hvézdy spektralnich tfid G, K, pulsa¢ni periody =~ ( 30 — 150) dni,
10 km.s!, niz§i obsah kovli neZ u ¢ervenych obrl z okoli
Ptikladem hvézda R
Scuti: 0,6 Ms, 84 Rs, Ter (4 000 —4 500) K, L= (5 000 -9 400) Ls, Zluty veleobr.

rychlost hvézdného vétru =

téchto hvézd v kulovych hvézdokupach, tedy nejen oproti Slunci.

2. Hvézdy R CrB R Coronae Borealis v Magellanovych
mracnech, hvézdy nizkych a stitednich hmotnosti s extrémné
nizkym obsahem vodiku. Jde o hvézdy v kone¢nych
stadiich vyvoje asymptotické vétve obrli respektive spiSe
v post
nestability k modré oblasti. Hvézda R CrB: (0,8 — 0,9) Ms,
85Rs, Ter 6 750 K, 10 000 Ls, obr. .

asymptotické vétvi obrli, prochazejici pasem
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Pti teplotach 5 000 K, 6 000 K, 7 000 K je cetnost vyskytu 7 : 2 : 1 ve Velkém Magellanové
mra¢nu. Hvézdy se vysSi teplotou se vyznacuji veétSimi zafivymi vykony nez hvézdy
chladngjsi. Odhad pro Galaxii, mozné existence az 3 200 hvézd typu RCrB.

Hvézdy post asymptotické vétve obrli jsou veleobii vyskytujici se rovnéz 1 ve vysokych
galaktickych Sitkach. VétSina z nich méa nizkou hmotnost, ve spojitém spektru infraCerveny
exces. Druzice IRAS v infra¢erveném oboru (12 — 100) um nalezla 220 objekta spektralnich

ttid M - B. Piehled zachycen v riznych katalozich, napt. torunsky.

Name Tess[K] log g Source
LSIV —-401 11000. 2.00 2
PG 1704+222 17600. 2.78 18
LS 4039 22000. 3.40 21
UY Ara 5500. 0.30 4
V453 Oph 5800. 0.75 26
IRAS 17279-1119 7400. 0.50 15
IRAS 1743645003 7250. 1.30 22
89 Her 6550. 0.65 23
IRAS 1806242410 22000. 3.00 24
IRAS 18095+2704 6700. 1.00 25
LS 4825 22000. 2.90 21
AC Her?® 5900. 1.12 26
R Sct 4500. 0.00 4
AD Aql 6300. 1.25 26
HD 177566 30000. 3.80 27
EP Lyr® 6100. 1.40 9
LB 3116 16000. 2.70 32
DY Aql 4250. 0.60 11
IRAS 19500-1709 8000. 1.00 8
IRAS 19590—1249 23750. 2.70 2
IRAS 20004+2955 5000. 1.00 28
R Sge?® 5100. -0.25 9
AFGL 2688 6500. 0.00 29
V360 Cyg® 5375. 0.37 26
PHL 1580 24000. 3.60 30
BPS CS 29493 -046 20000. 3.00 1
PHL 174 18000. 2.70 30
IRAS 2222344327 6500. 1.00 S
IRAS 2227245435 5600. 0.50 31
DS Agr® 6500. 1.50 26,4
IRAS 23304+6147 6750. 0.50 8

Hvézdy P AGB jsou charakterizovany napfi. efektivni povrchovou teplotou Ter a log g.
Prvné uvedena Tef teplota je ur€ovana z ionizacni rovnovahy, ze Sahovy rovnice, napf. pro

Fel/Fell, Si 11I/Si 111, Mg II/Mg I11. Z profila ¢ar Balmerovy série (z kiidel ¢ar) je stanovovana
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hodnota log g. Objekty lze klasifikovat v histogramech podle spektralni tfidy, hmotnosti, viz

obr.
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Neékteré hvézdy post asymptotické vétve obrit byly nalezeny v kulovych hvézdokupach.
Studium 17 téchto objektd v M 31 upiesnilo modul vzdalenosti.

Hvézdy post asymptotické vétve obri vzhledem k jejich velkym zéafivym vykontim jsou
pouzivany jako standardni svicky, véetné extragalaktickych, Mba = - 7,5 mag. Byly

nalezeny jak v kulovych hvézdokupach nasi Galaxie, tak ve VMM respektive v M 31.
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ABSTRACT

Context. The post-asymptotic giant branch (AGB) phase is arguably one of the least understood phases of the evolution of low- and
intermediate- mass stars. The two grids of models presently available are based on outdated micro- and macrophysics and do not
agree with each other. Studies of the central stars of planetary nebulae (CSPNe) and post-AGB stars in different stellar populations
point to significant discrepancies with the theoretical predictions of post-AGB models.
Aims. We study the timescales of post-AGB and CSPNe in the context of our present understanding of the micro- and macrophysics
of stars. We want to assess whether new post-AGB models. based on the latter improvements in TP-AGB modeling, can help us to
understand the discrepancies between observation and theory and within theory itself. In addition, we aim to understand the impact
of the previous AGB evolution for post-AGB phases.
Methods. We computed a grid of post-AGB full evolutionary sequences that include all previous evolutionary stages from the zero
age main sequence to the white dwarf phase. We computed models for initial masses between 0.8 and 4 M, and for a wide range of
initial metallicities (Zy = 0.02, 0.01, 0.001, 0.0001). This allowed us to provide post-AGB timescales and properties for H-burning
post-AGB objects with masses in the relevant range for the formation of planetary nebulae (~0.5-0.8 M_). We included an updated

treatment of the constitutive microphysics and included an updated description of the mixing processes and winds that play a key role
during the thermal pulses (TP) on the AGB phase.

Vysledkem studia v ¢lanku je sit modeld vyvojovych posloupnosti hvézd post asymptotické
vétve obrt pii hmotnostech (0,8 - 4,0) Ms, chemickém slozeni Z = 0,02, 0,01, 0,001... Jde o

komplexné pojaty vyzkum vyvoje hvézd v uvedené etapé.

Dvojhvezdy post asymptotické vétve obriu

U pozdnich hvézd asymptotické vétve obrii pozorujeme tzv. ,,supervitr® =~ 10 Mg/rok,
velmi husty vitr zejména podél rovnikovych oblasti hvézd. K jeho vzniku pfispiva vyznamné
podvojnost soustav. Nekteré hvézdy, napt. HD 44 179, HR 4049 projevuji anomality
v chemickém sloZeni, [Fe/H] = - 4.8, maji extrémni nedostatek Fe, Mg, Si pfi normélnim
slozeni C, N, O. Prvky byly spotiebovany na vznik prachovych c¢astic s vysokymi

kondenza¢nimi teplotami.
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1) stellar wind, described by the empirical law due to Deiter & Reimers
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V nasledujicim ¢lanku byl zkoumén prach kolem centralni hvézdy spektralni tfidy F, G,

studovan keplerovsky disk a vytok hmoty z centralni slozky.

Keplerian disks and outflows in post-AGB stars:
AC Herculis, 89 Herculis, IRAS 19125+0343, and R Scuti* **
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ABSTRACT

Confaxt Theme is 2 class of binary post-AGH stars with 2 remarkable near-infrared excess that ar sumounded by Keplerian or quasi-
Eeplerizn disks and exendad outflows composad of gas escaping from the disk. The Eeplerian dynamics had been well identified in
four cases, namely the Red Rectangle, AC Her, IW Car, and TRAS 085444431, In these objects, the mass of the outflow reprsenis
- 1M of the nebular mass, the disk being the dominent component of the pebala.

Aims. We aim to study the presence of rodating disks m sources of the same class in which the outflow seems to be the dominant
COMPmENL

U dvojhvézd v etapé post asymptotické vétve obrli je potvrzen u spektralniho rozlozeni
energie charakteristicky pfebytek v infracervené oblasti spektra. Indikuje pfitomnost prachu.
Je ptredpoklad, ze je vytvaren vnitinim okrajem stabilniho prachového disku obklopujiciho
dvojhvézdnou soustavu. V souCasnosti je urCeno vice nez 30 drah dvojhvézd post
asymptotické vétve obrti. Na ukazku uvadime kiivku radialnich rychlosti dvojhvézdy IRAS
19125+ 0343.

239



| S T IRAS 19125

B
B
E
7
e
_;r./
Looaalonas

7a ) :J* " -
~ I % ! 3 ]
s )\ 4 N 4
SN } A E
’Eﬂ &l K fe i P
E N | {1
f \ J i Z( ]
maf ! 3

E \\\: & \ 1 E
i e B3
i ]
aqa oS 10 1.3 74

Figure 2.5: Radial veloaty curve of post-AGH binary star IRAS 19125 + 0343
from Van Winckel (2004). The line 1= the binary orbat fit for: penod of 508 days;

eccentricity of 0.12 and A x sind = 0.56 Al

Vyvoj hvézd na post asymptotické vetvi obrii

Zakladni obraz vyvojovych kiivek post asymptotického vyvoje hvézd spojeny s ubytkem
hmoty je komplikovany, podrobné&jSi mechanismus je teprve studovan. Prvni teoretické
pfistupy analyzoval Iben 1984. Vychazel z ndvaznosti na aproximace Reimersova vztahu (pro
ubytek hmoty u Cervenych obrll) po dosazeni urcité teploty centralni hvézdy = 5 000 K.
V sou€asnosti jsou v problematice hvézdného vétru s velkou hmotnosti zkoumdny
mechanismus odpovédny za supervitr, prostorova geometrie a slozeni obalek hvézd. Uceleny
komplexni pohled neexistuje, zname pouze spise dilci vysledky.

Napftiklad nasledujici ¢lanek, analyza chemického slozeni pro hvézdy (15 300 - 30 900) K,
log g (2,04 - 3,83).
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ABSTRACT

Context. Hot post-AGB stars are luminous objects of low- and intermediate mass (0.8—8 Ms) in the final stage of evolution, moving
between the asymptotic giant branch (AGB) stars and planetary nebulae. The absorption lines observed in their spectra are typical
of early-type stars and their abundance pattern may be associated with the occurence of one or more mixing processes during the
previous AGB phase.

Aims. To better constrain their observed chemical pattern and evolutionary status, we determined chemical abundances for a sample
of hot post-AGB stars selected according to spectroscopic criteria.

Methods. The observational data are high-resolution spectra obtained with the FEROS spectrograph. The stellar parameters and
chemical composition were obtained from fully consistent non-LTE synthesis.

Results. The general abundance pattern reveals relevant nitrogen enrichment, slight depletion in carbon and sulfur and mild excess
in helium for most of the objects. One notable exception is LSE 148, with Z = 0.001, which is likely to be a metal-poor object at high
galactic latitude. The atmospheric parameters and chemical abundances obtained are discussed in the context of evolutionary models.
Mixing processes like the second/third dredged-up and “hot bottom-burning” are invoked to explain the obtained results.

Key words. stars: abundances — stars: AGB and post-AGB — stars: atmospheres — stars: evolution — stars: fundamental parameters —
stars: early-type
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ig. 2. Examples of normalized spectra of our sample objects in the region 46004700 A with the identification of the some of the main spectral
nes in this interval.

Casové kaly vyvoje vodikového hoteni hvézd post asymptotické vétve obrii zavisi za prvé
na hmotnosti jadra a za druhé na abytku hmotnosti. Lze je vypocitat uzitim vztahu mezi
hmotnosti obalky a teplotou hvézdy pro kazdou hmotnost jadra.

Pro casové méftitko vyCerpani obélky plati
dMop dM dm
Tat dt g dt vier

Uzitim vztahu Mypq; - Tes 1ze vzorec upravit na vyjadieni rychlosti zmény efektivni

povrchové teploty centralni hvézdy

_dM _dm
dTer _ dTer X dMop _ — dtyjey dty
dt dM p dt AMop

dTef

Vyvojova ¢asova méfitka vztahu M, — Ter, pro teploty z rozmezi log 3,5 — log 4,5, narist

teploty (3 160 — 31 600) K . Podle obr. je zfejmé v prvni €asti podstatné zvySeni teploty
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obalky. Tempo ubytku hmotnosti pro 0,565 Ms zachyceno pierusovanou carou, 0,605 Ms

plnou ¢arou, 0,696 Ms ¢arkovanou Carou, viz van Hoof, Oudmaijer, Waters 1997.

Figure 4.1 — The Men—1{es relations. mass loss rates and
resulting evolutionary rates for the 0.565 M, (dotted line)
0.605 M, (solid line) and 0.696 My, (dashed line) tracks. The
envelope mass is given in solar masses, the mass loss rate in solar
masses per vear and the evolutionary rate in kelvin per year. Note
that the 0.605 My, track has a larger AGB mass loss rate. For this
particular track, the B2 mass loss rate was used.

Studium hvézd post asymptotické vétve obrli zahrnuje formovani obalky, zménu rychlosti
ubytku hmoty, chemického slozeni obalky a centralni hvézdy, vyvoje post asymptotické vétve
obrii — planetarni mlhovina.

Zaméteni vyzkumu v soucasnosti:

1. Zjisténi obsahu chemickych prvki u hvézd post asymptotické vétve obri, specielné zda je
normalni obsah helia ¢i zda jsou na helium bohaté.

2. Spektroskopické ur€ovani mnoZstvi prvki z s procesu, Sr, Y, Ba, Hf...

3. Tvorba modell hvézd s expandujici obalkou.
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Luminosity Mass-loss rate Viwvind

N ; .
ame (Lo) (M year ™) (kms™?)

§ Pav 4859 80 x107% 14
T Mic 4654 80x1078 14
U Del 4092 15%10°7 17
RW Sco 7714 21%10°7 19
V PsA 4092 30x107 20
SV Aar 4000 30x107 16
R Hya 7375 40x1077 22
U Her 8026 59 = 1077 20
n Gru 4683 7.7=x10°7 65
R Agl 4937 111075 16
W Ag| 9742 30x10°6 75
GY Agl 9637 41 %1075 15
IRC -10529 14421 45%10°% 20
IRC +10011 13914 19%10°5 23

Decin 2020.

Post AGB — bipolarni protoplanetarni mlhovina CRL 2688, r = 920 pc, egg — vajicko.

Pozorovatelné vytrysky hmoty ve tvaru X, husty prachovy ohon. Centralni hvézda F5. Silné

mikrovilnné vyzatovani CO, HCN.

The velocity of the interaction region between the slow AGB wind and the fast
CSPN wind can be derived from the conservation of momentum of the two
interacting winds (Lamers & Cassinelli 1999)

| J'H(_"S L’E_ g

Fort) = Vagps 1 + 1 —
(1) = Face \ MygsVacs

(19.1)

243



Uloha: Pouzijme stiedni hodnoty Mg =~ 1077 ::I)—i, ,Myg =~ 1074 —

km , v km
Vagp = 20 — . Dosazenim obdrzime vpy ~ 26 —.

Mg km

>, ves & 20007,

Helix Nebula

AGB remnant

Vexp ~ 31 krﬂ,fs

Figure 19.3. Left: Hubble Space Telescope image of the Helix nebula, NGC 7293, observed in different
emission lines. Right: interacting wind model of planetary nebulae. (Courtesy of NASA;' model reproduced
from Lamers & Cassinelli, 1999 @ Cambridee University Press. Reprinted with permission.)

Adopting Mcgpn = 1077 Mg 1™, My = 107 Myr™', Ves = 3000 km s, and Vagg
= 20 km s, we find that Ipn =~ 30 km s~ and the mass of the PN at ¢ ~10% yr is
~{.1 Mg, in reasonable agreement with the charactenistic values of PNe.
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12. Hvé&zdny vitr chladnych hvézd
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Figure 1. Stellar Winds in the Hertzsprung-Russell Diagram.
Zakladni viastnosti hvézdného vétru u chladnych hvezd
S ot H 2a’ . L P
tlakova Skalova vy§ka — = —— , a ... izotermicka rychlost zvuku a = |[—,
R Vv p
;. , 2GM
v, ... unikova rychlost, v, = —

pfedpokladejme u chladnych hvézd izotermicky proces,

T ~3000K = a=~5kms™",
M~ (1-8)Ms;, R~(100-400)R; = v, ~(40—60)km.s™"
I1<<Vv, = H << 1
R
d\pvr’ dM
tempo ubytku hmoty (/;v—r) =0, Dy = 47> pv = konst.
r

dv GM 1dP oo o
hybnost V—=———-——"-+4,, g, dodateCny Clen reprezentujici zafeni.

dr r p dar
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Standardni parametrizace hvézdného veétru

B
Tzv. B zikon vobecné podobé V(1) = vy + (Ve — Vp) (1 — :—0) , obvykle

B
pouzivame zjednoduseny vztah V(1) = v, ( — 7‘70 ) , u chladnych hvézd B lezi (2,5 —

3,5). R, =1y polomér hvézdy, v, konecnd limitni hodnota rychlosti hvézdného vétru ve

velké vzdalenosti od hvézdy, lim v, = v, vkm.s !, v, =~ (10 -15) km.s?, v, = 50 km.s?!,
T—00

ubytek (10* — 10®) Ms.rok™!, celkovy ubytek ve fazi asymptotické vétve obri az =~ nékolik
Ms podle vychozi hmotnosti hvézdy.

Mechanismem vzniku hvézdného vétru nemutize byt tlaku plynu, nebot’ teplota je pfilis

nizkd. V prostfedi chladném a hustém pro kondenzaci pasobi tlak zafeni na zrna prachu.

Red . Blue
The sun supergiants supergiants
' mass [M] _ - | © 10..100
luminosity [Lo] | o : 1 10%...10¢
' stellar radius [R] | I . 10..200
effectivé?e_mperature iK] i | ss 250 | 104..510%

. wind temperature [K] | | | B ) | 8000...40000
| mass loss rate [M, /yr] 10€... few 105
terminal velocity [km/s] | B 200...3000

ife time [yr] _ | ( ’ | 7 107
! total mass loss [My] ‘ 90% of total
| mass

V detailngj$im pohledu lze ptedpokladat, Ze mechanismy vzniku vétri mohou byt rozdilné
pro rané a pozdni typy hvézd asymptotické vétve obrd, pro nizké respektive vysoké

hmotnosti, odlisné chemické slozeni, v pribéhu a mezi jednotlivymi tepelnymi pulsy.
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logL ) massive stars
RSG

5l metal-rich . dust_driven |

winds

38 3.7

The principle of radiation driven winds
here: absorption by dust

Na prachovou castici dopada foton, je absorbovan, nastdva excitace elektrontl, ptebytek

energie je prerozdélovan na vnitini energii a vyzareni tepla.
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Ve vngjsich castech atmosfér chladnych obri velkych zafivych vykond se projevuje
intenzivni pole zafeni hvézdnych fotosfér. Absorpce fotonii prachovymi ¢asticemi vyvolava
vznik hvézdného vétru. Prachové ¢astice mohou absorbovat zateni z celého rozsahu vinovych
délek, proto také fikame, Ze vitr u chladnych hvézd je pohanény kontinuem. Ubytek
hmotnosti dosahuje fadové (1077 - 10#) Ms.rok™! , s rychlostmi vétru v rozmezi (10 — 30)
km.s!. Tyto hodnoty jsou srovnatelné s tinikovymi rychlostmi ve vzdalenostech n&kolika
hvézdnych poloméri od povrchu.

Vétrem pohanény prach se stava podstatnym u hvézd ve velmi malé oblasti H-R diagramu
vpravo nahote, obsahujici chladné Cervené veleobry s velkymi zafivymi vykony a hvézdy

asymptotické vétve obrli, zejména pulsujicich M obrt. Efektivni povrchové teploty takovych
hvézd jsou v rozsahu (2 000 — 3 000) K, se zafivymi vykony L>10"L; . Nizka teplota

umoznuje vznik prachovych castic a jejich rlst v horni ¢asti atmosfér téchto hvézd. Velky
pomér zafivého vykonu a hmotnosti umoznuje ziskat casticim zrychleni pievySujici

gravitacni, coz je fyzikalnim poZzadavkem pro vitr hnany prachem.

Hveézdny vitr urychlovany prachem

Existence hvézdného vétru vyzaduje zdroj hybnosti, vnéjsi sily plisobici proti gravitacni
pritazlivé sile.

Ve standardnim modelu prachu piedpoklddame sférické mracno ¢éstic plynu a prachu,
které¢ je formovano ubytkem hmoty zhvézd expanzni rychlosti, kterd je ve vétSich
vzdalenostech od hvézd konstantni. Dynamika je déna radiadlnim rychlostnim profilem, popis
je ziskavan feSenim pohybovych rovnic. Celkovy scénaf vychdzi z tzv. stabilni okolohvézdna
akcelerace zafenim. Vlastnosti standardniho prachu v okolohvézdném mraénu: teplota
prachu je urovana rovnovahou mezi absorpci dopadajiciho zafeni a naslednou reemisi na
delsich vinovych délkach. Necht' dopadajici energie je rozdélovana mezi zrna, neuvazujeme
jiné procesy, napt. zahfivani zrn chemickymi reakcemi atd.

Pti zjednoduseni, ze hvézda vyzatuje jako absolutné erné téleso s polomérem R+ a teplotou

R )2
T «, je teplota prachového zrna 7, (r) =T, ( 2* j
r
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Pro opticky tenkou okolohvézdnou obalku kolem hvézdy R+ = 3.10 ! m, T+ = 2 700K

15
existuje radialni rozdé€leni teploty zrn T, (r)z 500(10 J K.
r
Okolohvézdnd obalka se stava opticky tlustou, jestlize zéafeni hvézdy prechazi
k dlouhovinné oblasti, dochdzi k chladnuti prachové obalky. Plati pro vzdéalenost od hvézdy

2,5
vztah 7, z4.1013(%j m, A [um].

13 18
Prikladng pro i = 10 um , 2 = 1 mm obdrzime 7, , ~4.10°m 1, , ~4.10"m.

Interpretace 7, , - neinterpretujeme jako polomér, z kterého k nam pfichdzi vétSina toku

zafeni na vinové délce A. Emise prachu na riznych vinovych délkach ptichazeji z odliSnych

oblasti okolo hvézdné obalky. Jsou detektorem historie ibytku hmotnosti hvézdy.

Klasicky popis

stellar photon hits
- dust grain

dust grain absorbs & emits
) or scatters photon

dust gains momentum
dust collides with o

gas particle i ) -
gas gains momentum

b
dust loses momentum 3%
s 2>
: o
< ]
gas particle collides with 3_,__'_2
other gas particles

momentum redistribution in gas phase

Hybnost fotoni zareni hvézd je predavana predevSim zrnim prachu piipadné ¢asticim

plynu. Rovnice rychlosti pohybu hvézdného vétru za piedpokladu brzdici sily v zdvislosti

2
v r 26M(I'-1) . L
r2, ma feseni vg(r):vw 1- 1—(‘}—0) (F—J,kde Voo = % je asymptoticka
0

0

hodnota ve vzdalenosti r (konecnd hodnota), v,, je rychlost vétru ve velké vzdalenosti od
hvézdy, o polomér, na kterém se akcelerace zacina (pfiblizn€ polomér prachové kondenzace),
vo rychlost plynu (zhruba rychlost zvuku) v ro, I’ je pomér zrychleni zarivého a
gravita¢niho. Piikladné 0,9 v,, je dosazeno pfir = 571y L2 K1,

Voo
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Kq Ly

Pro popis astrofyzikalnich podminek zavadime vztah [| = —————
4mTCcG M,

,kde I' vyjadiuje

pomér zrychleni zarivého a gravitacniho, x; je stiedni opacita, viz rozbor dale.

Prachova zrna se pohybuji rychleji nez castice plynu. Aproximativni vyjadfeni pro

posuvnou (driftovou) rychlost je Vg4, = ,voo Qp, , kde QP,F je ucinnost tlaku zateni

na zrna zprimériiovana pies celé spektrum. Driftova rychlost je pii Z—Itw= 107 M,/ rok ,
Vo= 10km.s!, vsr = 20 km.s™".

Konecna rychlost hvézdného vétru u obrit asymptotické vétve je nizka, typické koncové
rychlosti jsou (10 - 30) km.s"!, ibytek hmotnosti je vysoky (107 ~-10*)M / rok , odtud

vyplyva relativné vysoka hustota hvézdného vétru. Ubytek je zaloZen na dvou procesech.
Nartstu Skalové vysky v disledku pohybu plynu do urcité vzdalenosti od fotosféry. Vznik

obalky v oblasti, kde je podstatny druhy mechanismus, tlak zafeni na nové zformovana
, v_dam
prachova zrna. Ubytek latky hnané tlakem zafeni na prachova zrna dan vztahem y = —4-.
c
U opticky tenkého prostiedi, kde je vitr hnan tlakem zafeni na prachova zrna y < 1, coz plati

pro vétSinu pozorovanych hvézd.

i

I‘.Iegeruntn Convective Dynamical Circumstellar @
c O core stellar envelope | atmosphere | envelope
molecule | |dust molecule destructiol P
formation| |formatior and formation lonization
€O, H,, H,0, silicates, H,0—0H+H OH—0O+H
chemistry cjo<1 TIO VO, SI0 | | Mg/al-axides 5+ OH—S0+H o
0, H,, CN, amarphous C, HEM—CH+H  CH—C+N
cjo=1 € CyHy HEN | | 5iC CN + CH,—HEN o
mlxing ’h"‘k’ mir‘llée_mllar
stable outflow fation
processes mnd .
pulsatlnn acceleration - ))) bow shocks
| | >
~0.0001 R, =10 R, ~10000 R..

B 5afie Liljegren

Fig.1 A schematic figure of an AGB star and its circumstellar environment, including regions and processes
of relevance to this review. The stellar radius (R, ) of a typical AGB star is of the order 1 AU (above 100
solar radii). By courtesy of 8. Liljegren

Viz S. Hofner, H. Olofsson 2018.

Dynamika prachem rizeného vétru
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Uvazujme dynamiku zrn v prostiedi, startujici v okamziku akcelerace rdzovou vlnou,
hlavnimi piisobicimi silami jsou gravitacni sila a sila tlaku zafeni na nové formovana zrna.
Rozsdhlé atmosféry jsou podporovany pulsacemi. Céastice levituji, vznaseji se, viz Hoéfner

2009.

Effects of pulsation and shocks

movement of mass shells
in a detailed dynamical
model atmosphere

outer atmospheric layers:
about 70 (50) percent of

the time in the upper half
(quarter) of the trajectory

radius [R,]
1.2

= levitation, extended
cool atmosphere

formation and
propagation of
shock waves

pulsation

2D circumstellar
envelope models

structure formation
in dust-driven winds

b Woitke & Niccolini
- & > : (2005)
—1x1g14 ‘.‘—'\A M—-f . .
; 2 v ¢ ; Woitke (2006)
E..‘.H ““““ Ll ‘.H‘Hm.‘.‘.‘.m.‘..z
—2x 101+ —1x1D14 o] 1x1014 2xint4
time = 31.628 years x [em]
numkber of blocks = 5564
AMR levels = 8

Sila vyvolana gradientem tlaku v atmosféfe mezi rdzovymi vlnami je mald ve srovnani

s vySe uvedenymi, mizeme ji proto zanedbavat. Z toho vyplyva, ze zrychleni piisobici na zrno
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v radidlnim sméru je hlavné fizeno relativnimi hodnotami gravita¢niho a zafivého zrychleni,

coz lze zachytit pohybovou rovnici
2

dv, R,
= _agrav+ Arad = — Agrav (1_r)= —9= ) (1—[')
dt T
Kq L GM Arad Kqg Lg
Arad = o2, Agrav = 57 = = —_—
4mR4C R Agrav 4mtcGM,

v, ... radidlni rychlost

r... vzdalenost od stfedu hvézdy

Kq ... stfedni opacita prachu

Js » Re, Ly , M,,... parametry hvézdy

I' ... pomér zafivého a gravitaéniho zrychleni, v prvnim piiblizeni konstantni, nezavisly
na . V podrobné¢jsim pohledu vSak v disledku zavislosti na k; na vzdalenosti mirné zavisi.
Model rozliSuje dva rezimy:

a) oblast horkého prachu a volného plynu, k; nizké — I' < 1, dominuje gravitace

b) chladné oblasti, vzdalen&jsi od hvézdy, prevazuje vliv prachové opacity, I' > 1,
rozhodujici je zativé zrychleni.

radiative / gravitational acceleration:

KHL

4ncGM.

e

critical value = 1 = critical flux mean opacity:

k. =41cGM./L

4mcGM, M,\ (5000L
pii I'=1plati Kz = TR 226 (—) ( S) [cm?g~1], coz
L, Mg Ly

davé dobry fddovy odhad pro stfedni hodnotu opacity.
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Rizeni hvézdného vétru — nartstajici, kumulativni proces pohybu po balistické trajektorii,
zapticinéné razovymi vinami.

U zrn pohybujicich se od hvézdy je rychlost, jak jsme uvedli, urovana I' pomérem
zarivého a gravitacniho zrychleni,

I =0 pro r <R.

I' =konst. pifi r > R,
jestlize I' > 1, zrna budou urychlovana od hvézdy,
jestlize I' = 1, budou ob¢ zrychleni v rovnovéze, zrna se pohybuji konstantni rychlosti,
jestlize 0 < I' <1, zavéreCnym stavem bude pohyb zavisly na rychlosti v kondenzacni

zOné.

7
E_
F 1 — I'=10
U"I 5: — TI=
«cl1 /S r=
§ _
@ 4
5 —
- e
5 e
ks
o A+ T TSI S
41 R_c=25R_star
2_
1 T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T T
0.0 0.5 1.0 15 20 25

Time [yr]

Figure 2.1. A simple analytical model for the dynamics of the atmosphere, showing
the location of a fluid element as a function of time, based on Eq. (2.1), starting after
it has been accelerated by a shock wave. The acceleration of the fluid element is
determined by a distance-dependent parameter I" (ratio of radiative acceleration to
gravitational acceleration) that is zero until the fluid element reaches distances where
dust can condense (in this example at 2.5R) and set to a constant value beyond that
point. Adopted from Hofner (2009).

K Ly Vg

Nasledné upiesnéni vztahu I’ = .
4mcGM, rgq Vg

Vg ... Tychlost plynu

Vg ... rychlost prachu
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dm

Tga --- pomér tempa Gbytku #td plynu a prachu.

dt
Vznik prachu a akcelerace vétru

Teplota zrn je urCovana prevazné interakci s polem zafeni, zavadime tzv. kondenzaéni
vzdalenost R., coz je vzdalenost od hvézdy, kde teplota rovnovazného zéieni zrn je rovna
kondenzacni teploté 7. materidlu, nejbliz§i vzdalenost, ve které mohou zrna existovat.

Uvazujme Planckovo pole zafeni, geometricky zied’ované s nariistajici vzdalenosti od hvézdy

4+p
R 1 (T 2 -
R_C = 2 (T_c) , pro koeficient opacity plati Kgq ~ A P, kde T, p zavisi na
# &

materialu zrn, uhlikova zrma 7. = 1 500K, p=1,pti T, = 3000 K, R. = (2-3) R,

stellar pulsation \ dust forms in the
& convection wake of the shock
induce strong at distances of
shock waves 2-3 stellar radii
which propagate and is accelerated

outwards through \ outwards by

the extended radiation pressure
stellar atmosphere triggering a wind

3D star-in-a-box model of an AGB star (Freytag & Hofner 2008)
snapshot of the gas density for a cut through the center of the star
dust distribution shown in green

VylepSeny pulsaéné prachovy vitr scénat (PEDDRO). Prvni obrazek zachycuje centralni fez
celkovym 3D zafivé-hydrodynamickym model AGB hvézdy Freytag & Hofner 2008,
zachycujici efekty konvekce a pulsace hustoty plynu (oranzZové) a rozloZeni prachu

(zelené) v rozsahlé atmosfére hvézdy, Sitka obrazku 4 R,,.
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mass layer
accelerated
by passing
shock wave

Schematicky diagram ukazujici trajektorie elementu zrna v atmosféfe a vétrem

oblasti.

454

4 01

Radial distance [R_star]

mass layer
accelerated
by radiation
pressure
on dust

N

radial distance

/

!

i
dust-driven cutfiow rx’r

1-._“. ) ::" J}rr.l' f
/)

pulsating atmosphere

;
;

Na obrazku zachyceni hydrodynamického

T T T T T T T T T T
04 08 08 10 1.2
Time [yr]

Podle Héfner 2009, Nowotny 2010.

dust-driven wind:
a two-stage rocket

dust-free pulsating
atmosphere

rodius [R,]
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modelu, stupeni kondenzace zachycen barevné.



1.0

E] U+5 C-rich

E‘__ Q=rich —_—

- O modified --
0.4
0.27 ",

veeay, JoUnd speod
8.0 ——————— 1
10t 102

r / dust condensation radius

Fig. 1: Velocity profiles for a C-rich AGB star (solid blue line,
g = 0.1) and for an O-rich AGE star (solid red line, & = 3),
from 1.2 to 500 dust condensation radii. The red dashed line
represents the modified g-law such as the wind is launched at a
velocity slightly above the sound speed at the inner edge of the
simulation space (8" ~ 6.7). The sound speed profile is the dotted
black line and we assumed a fiducial e2rminal wind speed 4 times
higher than the sound speed at the dust condensation radius.

Podle Mellah 2020, pro dvojhvézdy, pfipad pomalu urychlovaného vytoku hmoty kyslikové

bohaté hvézdy, parametrizace beta zakona.

Table 2.1. Properties of a few selected dust species in small particle limit for
full condensation of the limiting element, assuming stellar parameters M = 1 Mg,
L =3000Lg, T, =2800K, resulting in k5 = 2.6 ::mz;{g: For amorphous carbon we
set C/0=1.25. The condensation distance R is estimated using Eq. (2.20). The dust
species in parenthesis have uncertain or interpolated optical data in the near-IR. For
references see Paper I.

Material lim. Elim /S R. (k)™= T
element [R.] [cmgfg]
Fe Fe 3.24-107° 115 L5 0.6
(Al,04) Al 1.48.100% 36 4.107% 2.1072
TiO, Ti 9.77-1078 34 6.107° 2.1073
(Si05) Si 3.55-100° 39 6.1002 2.1072
MgSiO; Si 3.55-10° 26 5-107% 2.1072
Mg2Si0y Mg  1.90-10° 21 3.107% 1.1072
MgFeSiOy Fe 3.24.-107° 9.5 2.9 1.1
amC C 1.85-100% 1.8 6.9 2.6

Pro atmosféry obrti asymptotické vétve obr, spektralni tfidy M, rast a rozklad zrnek
Mg, Si 0,4, reakce 2M, + Si0O + 3H,0 — My,Si0, + 3H,
oliviny, C/O < 1
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stability limit

atability limit ollvine

2 for olivine
o T T T T .
. i MQESID ;
f.--____.-" 4
L | MgFeSiO,

g .i___.--" -__f.-' 4

- __z"'-- __.r""'- T

— L~ " .
— _F-""'FJ -______.-'
= - i 3 i
& | L L ] Fe, Si0,
B e _____.-o-" T

(=} f"”f o J_,,.-"'f

g = - .,-P-"fa- 7

= ;dfﬂ"" L

— o
--ff
J-ﬂ"f
= R | i i i
1] -15 -14 -13 -12

Lip) [g/cmT]

Minimalni zarivy vykon pro prachem rizeny vitr

Predpokladejme sféricky tvar prachovych zrn se stfednim polomérem a, stfedni hustotou pg.

3a pro silikatové pg; ~ 4 g.cm™3. Pro zjednoduseni

V ptipadé Castic zledu p; =1 g.cm™
-2
piedpokladejme stfedni hodnotu p; ~ 2 g.cm™3. Tak 1 gram obsahuje ny; = ?T)naﬁ Pd
3
prachovych zrn s celkovym u¢innym pritezem nyma?. Celkovy koeficient opacity 1 g prachu
31072k

jekg=ng matk = =10 cm?gram™
4apq

1

, kde x; ~ 1072 je koeficient opacity,

sttedni polomér zrma a = 0,05 um. Vitr bude fizen prachem, jestlize tlakova sila zareni
bude pievySovat gravitaéni silu

Lk GM 4ntGcM L M
4z > = S > — — > 103 — . Plati pro &ervené obry, hvézdy
4amric r2 Kq Lg Mg

asymptotické vétve obril a Cervené veleobry.

Teplota prachu

Okolohvézdné mraéno existuje pouze kolem chladnych hvézd, prach se rozpada pfi
teplotach prevysSujicich (1 000 — 1 500) K, v z&vislosti na jeho sloZeni. Teplota prachu zavisi

na rovnovaze mezi energii zareni, které prachova zrna absorbuji a jejich ochlazovianim
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zéatrenim. Energie absorbovana za sekundu sférického zrna o poloméru a ve vzdalenosti » od
hvézdy se zativym vykonem L je

— g2 Lo (") ~ 742 Lo g2 4 R%
€in = T A" Kqaps TTR2 w (R) & T A" Kqaps TR na KdabsGTef rz

kde W (r/R) = % {1 — \/TR/T)Z} je geometricky zied’ovaci faktor vyjadiujici okolnost,
7e intenzita zafeni nepoklesava tak rychle jako (R/r)? v malé vzdalenosti, jestlize hvézda
neni bodovym zdrojem (W =~ (R/27)?) p¥i r > 2R. Kgqps & 1072 je koeficient absorpce
zrn s polomérem a = 0,05 um . Energie vyzafend zrnem o teploté T; za sekundu je e, ¢ =

47 a° Kgey 0 Ty, kde Kgem = Kgaps » Kaem j€ emisni koeficient. Rovnice pro teplotu
prachu ve vzdalenosti r od hvézdy je T = T % {1 -J1—-(R /T)Z} , pro $edy prach je
K4 nezavislé na vlnové délce. Vezméme do Gvahy zavislost k3 ~A™P s p = 1 obdrzime

r

. -2
r =2
Ty (5) = Tep [W O] = Tep 2r/R)7 .
Prach sublimuje, jestlize ma vy$$i nez kondenzacni teplotu Tyong, kterd Cini pfiblizné

(1000 — 1500) K podle typu prachu a rizné efektivni teploty. To znamend, Ze prach se

4+p
. . r 4+p r 1(T 2 . .
formuje pouze kdyz W (E) < (Tkond /Tef) nebo = >3 (Teo’;) ? jestlize r > 2R.
Tabulka kondenzac¢nich polomérii prachu u chladnych hvézd:
Table 15.2 The Condensation Radius of Dust in Cool Star Winds.
Dust type Tond Silicate 1100 K Amorphous Carbon 1500 K Graphite 1500 K
Tosr rJR rdR rd R
3000 K 2.42 3.42 4.03
2500 K 1.86 2.12 2.34
2000 K 1.37 1.24 1.29

Note. Data for carbon-rich dust are from Lamers & Cassinelli (1999) and data for silicates are from Bladh &
Hoefner (2012).

Pfi teploté 1 000 K, ve vzdalenosti (2-3) R,,, hustoté 1071* g.cm™3 je odhad pro ¢as riistu
zrn ~ 107 sekund, tedy srovnatelny s pulsa¢ni periodou.

Je otazkou, zda pojem vitr akcelerovany prachem je pfesnym vyjadienim slozité
problematiky, ponévadz hvézdné pulsace Casto hraji zasadnéjSi ulohu pii tbytku hmoty
hvézd.

Kritéria pro hnaci mechanismus vétru
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Chemie prachu v okolohvézdném prostiedi hvézd asymptotické vétve obrit je velmi
komplexni, existuje vétsi pocet druhii prachu, které je potfebné zvazovat s ohledem na
dynamiku atmosfér a vétry z téchto hvézd.

Pravé rizné druhy prachu jsou pozorovany v okolohvézdné obalce, zjisStovany v oblasti
sttedniho infracerveného zareni. Prachové ¢astice ovliviiuji dynamickou struktury atmosféry.
Dynamika je pfevazné ovlivilovana optickymi vlastnostmi zrn v blizké infracervené oblasti a
tokem zareni hvézd asymptotické vétve obril.

Je zkoumano, jak material zrn ovlivituje dynamiku struktury atmosfér chladnych hvézd.

a) Vzdalenost od hvézdy, ve které jsou zrna tepelné stabilni, urcovanou kondenzacni teplotou
T¢ a v blizkém infraderveném oboru zménou absorpéniho koeficientu.

b) Koeficient opacity (absorpce nebo rozptyl) zrn ve vinové oblasti, ve které je emitovana
vétSina zateni hvézd

c¢) Slozeni materialu zrn.

Uprava Reimersova vztahu

Schroder&Cuntz 2005, semiempiricky vztah

« Re (_Ter \*?
Len = (L) (14 22) L n=8.10"1 My ok
dt M, 4 000K 4300 g«
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ABSTRACT

To test our new, improved Reimers-type mass-loss relation, given by Schrider & Cuntz in 2005 (Apl, 630, L73), we take a look at
the best studied galactic giants and supergiants — particularly those with spatially resolved circumstellar shells and winds, obtained
directly or by means of a companion acting as a probing light source. Together with well-known physical parameters, the selected
stars provide the most powerful and critical observational venues for assessing the validity of parameterized mass-loss relations for
cool winds not driven by molecules or dust. In this study, star by star, we compare our previously published relation with the original
Reimers relation (1975, Mem. Roy. Soc. Liege 6. Ser. 8, 369), the Lamers relation (1981, Apl, 245, 593), and the two relations
by de Jager and his group (1988, A&AS, 72, 259: 1990, A&A, 231, 134). The input data, especially the stellar masses, have been
constrained using detailed stellar evolution models. We find that only the relationship by Schréder & Cuntz agrees, within the error
bars, with the observed mass-loss rates for all giants and supergiants.

Key words. methods: statistical — stars: general — stars: late-type — stars: mass-loss — stars: winds, outflows

Na zakladé studia hvézd & Boo , 32 Cyg, § Sge, a Sco, a! Her, a Ori

Table 7. Adopted physical parameters for the various siars.

Object o log L, /L Tan R. M log g,
. [£=] [M:]
) EERE IR EET o I% Dt 6% [.10 x 6% .76 £ 005

32 Cye IB0+5%  3B2 008 3B40+ 3% 184 + 6% TA5 + 4% 0.78 £ 0.06

i Sge 150+ 10% 3401010 3600 + 8% 129+ 10% 335+ 10% 074010

@ Sco 180+ 15% 476012 34Mz6% T03zxI15% 12 + 20 -0.18 £ 0.11

o' Her 120+ 15% 3921015 2800x10% 387+20% 2.05x10% -041x0.19

o On[4] 131x20% 47312005 3340+6% 695 + 20% 10 + 206 -0.25x0.23

aOn[B] 131+20% 481015 3650+ 10% 637 +20% 10 + 20 ~0.17x0.14

Table 8 Observed versus predicted mass-loss rates in log( Mo vr 'L

Reference  Boo 32 Cyg a Spe @ Sco " Her ar 0 [A] a 0ri [B]
RT3 -0 14+003 -T492007 -TT71x0.04 -6I8x003 -652+004 -613x014 -6.09x0.17
LEI -883+003 685010 -T.19+020 -53Tx006 -597+020 -533+0.19 -5241x02]
dIMHES ~T.15x011 -7.53+033 -605+001 -627+036 -—-609:10.109 -595x0.17
NdI%0 -973+003 -6621000 -T40:x020 -478+008 -630+021 -4841+021 -4T76x023
SC05 -938+0.03 76320000 -794+020 -5B1+025 -623+029 -571+029 -560x034
Observed —9.60 £ 0.3 -T.82+£0.2 -7.85+0.3 -582+03 —6.50 = 0.3 -551x02 -5.51 £0.2

Motes: The estimated uncertainties of the ohserved and predicted values are given in dex. For R75, gr = 2% 100" is used (see Schrider & Cuntz
2005).

Metody urcovani ibytku hmoty jsou jak ze spektroskopického pozorovani, tak i
teoretickych vypocti ze scénéie vétru fizeného prachem. Prvn¢ uvedené zkoumaji

jednotlivé spektralni Cary, napt. rotani emisni ¢ary CO i prachové emisni spojité spektrum.
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Fig. 3 Examples of observed circumstellar OO rotational lines (histogram) and the associated lines based
on radiative transfer modelling {red solid line) of the carbon star LP And. The mass-loss rate is estimated
o be T« 106 M-, year 1. Image reproduced with permission from Ramstedt et al. (2008), copyright by
ESD

Za ptedpokladu zéiivé rovnovahy mezi zachycenymi fotony a izotropickou emisi zahtatych

dM
zrnplati T~ ﬁz podle Ivezic & Elitzer 1995, y ...pomér prach/plyn, zavisici na
exp
d_M
obsahu kovil. Pfiblizné plati y ~ Z, $kalovaci vztah % ~ 7705 [075 podle van Loon 2006.

Riizné vztahy pro ubytek hmoty hvézd v Mg.rok ™! pro Cervené obry

L \L4
Modifikovany Reimers 8,5.1071° (—)

gR
~0,9
Mullan 2,4.1071 (%)
RZ
Goldberg 1,2.107"° R3?
Junge-Stencel 6,3.107% g~1°
VanBerg 3,4.10712 LM g0?
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Hvezdny vitr urychlovany zvukovymi vinami

Konvektivni vrstvy chladnych hvézd generuji akustické viny ve fotosférach. Viny §ifi ve
hvézddch smérem k povrchu energii. Zvukové vilny produkované tlakovymi silami
v atmosférach chladnych hvézd a gradient tlaku vin jsou vysledkem sil smétujicich vné a
mohou akcelerovat hvézdny vitr. Rozhodujici pro hvézdny vitr urychlovany zvukovymi
vlnami je zarivy vykon.

Reseni rovnic izotermickych vIn urychlovanych vétrem maji kriticky bod, pies ktery je
nutné, aby rychlost vétru pies n¢j rostla. Tato pocatecni rychlost soucasné s hustotou urcuje
ubytek hmotnosti vétri akcelerovanych zvukovymi vlnami.

Vyjadieni pozorovaného ubytku hmoty a rychlosti vétru u hvézd asymptotické vétve obr
vyzaduje doladéni vnitinich parametrd, které tyto modely upravuji na realnéjsi. Existence
korelace mezi rychlosti ubytku hmotnosti a pulsa¢ni periodou hvézd asymptotické vétve

vvvvvv

akustickymi vinami.

« star (“surface”) pulsates,

« sound waves are created,

« steepen into shocks;

« matter is compressed,

« dust is formed

« and accelerated by
radiation pressure

veloeity

log density

dust shells are blown away,
following the pulsational cycle

degree of condensation

distance r (Rstar)

Podle Sandina & Hoéfner 2003 hvézdny vitr u hvézd asymptotické vétve obru je tii

slozkovy: plyn, prach a pole zareni. Prach je ve tvaru sférickych zrn prachu, zejména

vvvvvv

hybnosti z pole zafeni na prach. Observaéni metody se nyni mohou opirat o kombinovani dat

zraznych vlnovych délek (napt. ALMA) pochdzejicich z odliSnych oblasti atmosfér,
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studujicich nehomogenity v hustoté a teploté prachovych slozek, okolohvézdna obalka ma

svoji strukturu - spirdly, jety atd...

Problémy k feseni podstaty urychlovaného hvézdného vétru u chladnych obrii:
Jaka je podstata urychlovani vétru u hvézd spektralni tfidy K?
Kde konci chromosféra a za¢ina hvézdny vitr?
Jaké jsou konecné rychlosti vétra?
Jaka je uroven proménnosti a nehomogenity vétru?
Jsou parametry hvézd dostatecné presné urcené?
Existuji diikazy pfitomnosti magnetickych poli?

Jakou roli mohou hrét dvojhvézdy pro hvézdny vitr?
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