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Abstrakt:

Ve své bakalaiské préaci se zabyvam studiem planetarnich mlhovin, jejich
centralnich hvézd a jejich elektromagnetického spektra ve vzddlené ultra-
fialové oblasti. V teoretické ¢ésti je rozebran vyvoj planetarnich mlhovin,
jejich typické spektrum a vznik spektralnich car. Déle je vysvétlen vznik
rychlého hvézdného vétru u centralnich hvézd planetarnich mlhovin a jeho
spektralni projevy. V praktické ¢asti je pak urcena konecna rychlost hvézdné-
ho vétru ¢tyr vybranych centralnich hvézd planetarnich mlhovin a popsano
jejich vzdalené ultrafialové spektrum.

Klicova slova: planetarni mlhoviny, hvézdny vitr, vzdalené ultrafialové spek-
trum

Abstract:

In my bachelor thesis I study planetary nebulae, their central stars, and
their electromagnetic spectrum in the far ultraviolet. In the theoretical part
the evolution of planetary nebulae, their typical spectrum and the origin of
spectral lines is explained. The origin of the fast stellar wind of the central
stars and its spectral signatures are also explained. In the practical part, ter-
minal wind velocities of four central stars of planetary nebulae are derived,
and their spectra in the far ultraviolet are described.
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Kapitola 1

Planetarni mlhoviny

1.1 Uvod

V nésledujicich ¢astech této kapitoly jsem ¢erpal hlavné ze zdroju [8], [18] a
[20].

Planetarni mlhoviny jsou pomérné vzacné objekty hvézdné oblohy, doba
jejich zivota (desitky tisic let) je totiz v kosmickych méritcich takika okamzi-
kem. Predpokladame, ze vSechny hvézdy s pocatecnimi hmotnostmi 0,5 —
8 M, dospéji do této faze. Dilezitost studia planetarnich mlhovin vyplyva
hlavné z duvodu pochopeni mechanismu ztraty hmoty v pozdnich vyvojovych
stadiich hvézd, vyvoje hvézd vubec, ale také napr. z duvodu pochopeni
chemického starnuti vesmiru. Jejich zndmy pocet (zhruba 2500) je ovsem
stale malou ¢asti z predpokladaného celkového mnozstvi v nasi galaxii (pod-
le odhad 30000 — 35000 [5]). Statisticky nam tedy k jejich systematickému
studiu stéle néco chybi (az doneddvna ndm chybéli napt. zéstupci planetar-
nich mlhovin v pokrocilejsi fazi vyvoje). Prvnim vyznamnym katalogem
planetarnich mlhovin byla préace ¢eskoslovenskych astronomu Perka a Ko-
houtka z roku 1967 obsahujici asi 1500 planetarnich mlhovin. U mnohych
z nich se ale zarazeni mezi planetarni mlhoviny ukazalo byt nespravné.
Dalsimi vyznamnymi katalogy téchto objektu byly Strasbourg/ESO kata-
log z roku 1992, ktery zrevidoval mlhoviny od Perka a Kohoutka a pridal
néjaké dalsi a Macquarie/AAO/Strasbourg (MASH) katalog z roku 2006
[24]. Vétsina z téchto planetdrnich mlhovin se vyskytuje v nasi Galaxii,
zname vSak i mnohé z jinych galaxii, zejména pak z Malého a Velkého Ma-
gellanova mracna.



1.2 Historie pozorovani

Prestoze nazev ,planetarni“ mlhoviny muze napovidat souvislost s plane-
tami, tyto objekty nemaji s planetami fyzikalné spolecného vubec nic. Puvod-
cem tohoto nézvu z roku 1784 je zndmy astronom William Hershell (1738
1822). Tyto mlhoviny nazval planetdarnimi, protoze byl také objevitelem
planety Uran a planetarni mlhoviny mu tuto plynnou planetu zjevné ptipomi-
naly.

Ted uz ale k samotné historii: Objevitelem prvni planetédrni mlhoviny
nebyl nikdo jiny nez tvurce prvniho katalogu objektu hlubokého vesmiru
(tedy objektu jinych nez jednotlivé hvézdy a objekty nasi sluneéni soustavy)
Charles Messier (1730-1817). Touto prvnf mlhovinou byla Cinka v souhvézd{
Listicky, objevena v roce 1764, v katalogu oznacena jako M27. V Messierové
katalogu jsou zarazeny jesté tii dalsi planetarni mlhoviny, objevené v nésledu-
jicich letech, a sice Prstencova mlhovina M57, Mala ¢inka M76 a Sovi ml-
hovina M97. Do roku 1794 jiz zminény William Hershell klasifikoval dalsich
79 objektu jako planetarni mlhoviny. Jak se ovsem ukézalo pozdéji, pouze
20 z téchto objektu byly skutecné planetarnimi mlhovinami a 13 dalsich
objektt, které planetarnimi mlhovinami byly, Hershell klasifikoval jinak.
Hledani téchto objektu probihalo v 19. stoleti pomérné pomalu, ovsem do
roku 1991 jich bylo zndmo asi 1340 [12].

Jak lze usoudit z mylnych klasifikaci Williama Hershella, astronomové
dlouho (zhruba az do poloviny devatendctého stoleti) neuméli rozlisit objekty
hlubokého vesmiru, které byly vSechny oznac¢ovény jako mlhoviny (nebulae).
Jak jiz dnes vime, tyto objekty mohou mit naprosto rozdilnou povahu (muze
se jednat napt. o jiné galaxie, zdrodecné mlhoviny ¢i kulové hvézdokupy).
Prvnim pozorovanim, které umoznilo jasné oddéleni planetarnich mlhovin
od ostatnich objektu hlubokého vesmiru, bylo systematické spektroskopické
pozorovani Williama Hugginse (1824-1910). Tento astronom pouzil opticky
hranol k rozlozeni spekter a objevil zna¢né rozdily mezi ruznymi objekty
hvézdné oblohy. Nékteré objekty vykazovaly spojitda spektra s absorpcnimi
carami (hvézdy, galaxie, reflexni mlhoviny, hvézdokupy), jiné vykazovaly
emisni spektrum hlavné v rekombinaé¢nich ¢arach vodiku (emisni mlhoviny),
planetdrni mlhoviny ovsem (i kdyz se také fadi mezi emisni mlhoviny) vyka-
zovaly spektrum zcela odlisné. Sviti také hlavné v emisnich carach, pficemz
tou nejsilngjsi je ¢ara na vinové délce 5007 A. Protoze astronomové neznali
prvek, ktery by mohl byt odpovédny za tuto c¢aru, Huggins vymyslel novy
prvek a nazval ho ,nebulium®. Az asi o 60 let pozdéji se ukazalo, ze zadné



nebulium neexistuje, ale jedna se o zakazanou ¢aru dvakrat ionizovaného
kysliku.

Co se tyce samotnych centralnich hvézd planetarnich mlhovin, jejich po-
drobné studium takika nebylo mozné az do konce dvacatého stoleti, kdy
lidstvo vypustilo na obéznou drahu své prvni dalekohledy. Tyto hvézdy jsou
totiz velmi horké a vyzaruji zejména v ultrafialové ¢asti spektra, které nase
atmosféra tucinné pohlcuje.

1.3 Planetarni mlhovina jako vyvojové sta-
dium hvézdy

k= Flaretaries

Obrazek 1.1: H-R diagram s pozorovanym vyvojem centralnich hvézd
planetarnich mlhovin, véetné predchoziho a nasledujicitho vyvojového sta-
dia. (prevzato z [30])

Planetarni mlhoviny jsou jednim z poslednich a nejkratsich vyvojovych stadii
hvézd. Jedna se o vyvojovovy mezi¢lanek mezi hvézdami asymptotické vétve
obri (AGB — asymptotic giant branch) a bilymi trpasliky. Tuto pozdéji
Siroce akceptovanou teorii jako prvni zformuloval sovétsky astronom Josif



Shklovski v roce 1956. Hvézda se stava AGB obrem, jakmile v jejim centru
vyhoti vétsina helia. Samotna faze AGB je rozdélena na 2 Casti, a sice rané
AGB (E-AGB - early AGB) a termalné pulsujici AGB (TP-AGB — thermally
pulsing AGB). Ve fézi E-AGB hoii kolem neaktivniho uhliko-kyslikového
jadra vrstvicka helia, ktera v této chvili ur¢uje energetiku hvézdy. Protoze
vykon této slupky je pomérné maly a slupka se nadale ztencuje, dojde pos-
tupné ke smrsténi jadra a k zapaleni tenké slupky vodiku obklopujici slupku
helia. Jak zndmo, vodik je po vétsinu zivota hvézdy pro jeji energetiku
rozhodujici, protoze spalovdni vodiku na helium (at uz proton-protonovym
fetézcem nebo CNO cyklem) je reakei energeticky zdaleka nejvynosnéjsi.
Horici slupka vodiku tedy produkuje takika cely vykon hvézdy, a protoze
v této fazi je jadro hvézdy témeér nezavislé na jejim obalu, hvézda se rozepne
a dojde ke zvyseni vykonu az o 4 tady — timto zacina faze TP-AGB. Po
zapaleni vodiku ve slupce zacne dochazet k termalnim pulzacim hvézdy. Pod
vrstvou hoticitho vodiku se totiz hromadi helium, a jakmile je ho dostatecné
mnozstvi, dojde k tzv. heliovému slupkovému zablesku, diky kterému se
hvézda rozepne a odsune slupku vodiku do vétsi vzdalenosti od centra.
Posléze se vrstva helia ochladi, hvézda se smrsti a opét se zapali slupkovy
vodik. Hvézda nésledkem pulzaci a silného hvézdného vétru muze prijit az o
70 procent své hmoty. Odhozeny material je obohacen i o vzacnéjsi nuklidy
vzniklé tzv. s-procesem (pomalé zachycovani neutronu atomovymi jadry,
¢imz se tato jadra stanou nestabilnimi a rozpadnou se na nuklidy, které
by normélnim jadernym hofenim neslo ziskat). Protoze se ve hvézdé vysky-
tuje konvektivni zéna, ktera zasahuje az do oblasti jaderného hoteni, mohou
tyto vzacné prvky prostiednictvim hvézdného vétru opustit hvézdu a obo-
hatit mezihvézdny prostor (tomuto se fikd dredge-up, tedy vybagrovani).
Hvézda tedy postupné prijde o svuj obal a dojde k odhaleni elektronoveée
degenerovaného jadra.

Ve hvézdach o pocatecnich hmotnostech zhruba 2 — 8 My, kde dojde
k degeneraci uhliko-kyslikového jadra, by mohlo za urc¢itych podminek dojit
k tzv. uhlikovému zéblesku, jehoz néasledkem by byla exploze hvézdy a jeji
kompletni dezintegrace do okoli (vybuch supernovy). Z vyzkumu otevienych
hvézdokup vsak vyplyva, ze pocatecni hmotnost hvézd, které se vyvinou
v bilého trpaslika, muze byt i vétsi nez 8 My. Z toho se da usoudit, ze
hvézda diky hvézdnému vétru a pulzacim prijde o dostatecné velkou cast
své hmoty diive, nez by mohlo k uhlikovému zéblesku dojit, a hvézda se
vyvine v planetdrni mlhovinu. Ve velmi hmotnych hvézddch (M > 8Mg)
dochdzi k nevybusnému zapaleni reakei spalujicich uhlik a kyslik (v piipadé,



ze uhliko-kyslikové jadro neni degenerované — k zapdleni reakci tedy do-
jde postupné, a ne v celém jadie najednou). Zavéreénou fazi téchto hvézd
muze byt po odhozeni vnéjsich slupek budto hoié¢iko-neonovy elektronové
degenerovany bily trpaslik, nebo, pokud vytvorené zelezné jadro piekroci
tzv. Chandrasekharovu mez, neutronova hvézda (supernova typu II) ¢i ¢erna
dira (supernova typu Ib).

My se budeme vénovat pripadum, které nekonéi explozivné, ale u kterych
dojde pouze k odhozeni obalu. Obal hvézdy je tedy vypuzen do mezihvézdné-
ho prostoru, kde se postupné rozplyne. Uprostied této stale se rozsitujici
obalky zustava puvodni jadro hvézdy, v nasem pripadé tedy tzv. jadro
planetarni mlhoviny. Tyto hvézdy jsou velmi horké, jejich efektivni teplota
muze byt v rozpéti 25000 az 250000 K a jsou slozeny z hustého elektronoveé
degenerovaného uhliko-kyslikového jadra puvodni AGB hvézdy o typické
hmotnosti asi 0,6 Mg [17] (podle [31] je stiedni hodnota hmotnosti 0,58
hmotnosti slunecnich, pricemz 85 procent jader planetdrnich mlhovin ma
hmotnost v intervalu + 0,3 M), obklopeného tenkou heliovou obalkou a
vodikovou atmosférou (v této vodikové slupce jesté casto stéle vodik hoff,
jedna se ale o klidné hofent). Intenzivni ultrafialové zareni téchto hvézd budi
rozpinajici se odhozenou obalku k zéfeni zejména v tzv. zakazanych emisnich
carach vysoce ionizovanych iontu tézsich prvkia. Co my pozorujeme jako
planetarni mlhovinu, je pravé tato zarici obalka, samotna centralni hvézda
je velmi mala v porovnani s mlhovinou, ale jeji zarivy vykon muze dosdhnout
10 az 10000 vykont Slunce [14]. Doba, po kterou muzeme planetédrni mlho-
vinu pozorovat, je pomérné kratkd, fadove se jedna o desitky tisic let (30000
az 70000 let [33]). Typickd planetdrni mlhovina mé rozmér v fddu desetin
parseku (rozplyva se asi pii velikostech v fadu jednotek pc), pricemz jeji
rozmér s casem roste, zatimco hustota klesa. Stfedni hustota je 109 — 10'°
¢astic/m3, rozpinani probihé rychlost{ zhruba 20 km/s [17]. U planetdrnich
mlhovin, které pozorujeme, se jedna o extrémné ridky plyn, coz urcuje, jak
vypadaji jejich spektra.

Po rozplynuti planetarni mlhoviny se hvézda dostava do faze svého zivota
oznacované jako bily trpaslik. Jedna se o horké a malé hvézdy, které zaii ze
zasob své vnitini energie a postupné chladnou.

1.4 Vyvoj planetarnich mlhovin

Jak jsme jiz ukazali, planetarni mlhovina je evolu¢ni prechod mezi hvézdami
AGB a bilymi trpasliky. Samotny meziclanek mezi hvézdami AGB a planetar-
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nimi mlhovinami ale na své objeveni ¢ekal pomérné dlouho. Duvodem byla
infracervend povaha téchto objektu, o infracervené obloze jsme toho totiz
doneddvna védeéli velmi mélo (jako prvni to zménila Infrared Astronomical
(IRAS) sky survey v roce 1983).
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Obréazek 1.2: Vyvojové stopy post-AGB modelu pro (Mzams, My) =
(3M,,0.605My,), (3M,0.625M,), (5M, 0.836 M), kde Mzaps je hmot-
nost hvézdy hlavni posloupnosti nulového staii a My je hmotnost jadra
planetdrni mlhoviny, ve kterém probihd povrchové hofeni vodiku. Casové
znacky jsou v jednotkdch 10? let. (prevzato z [2])

AGB obr ztraci svou hmotu se zvysujici se rychlosti, az dojde k 1plné-
mu odhaleni centra hvézdy (tedy k jasnému oddéleni fotosféry hvézdy od
rozpinajici se obalky). Hvézdé v obdobi mezi timto okamzikem a okamzikem
zacatku fotoionizace (tedy do zacdtku zafeni samotné mlhoviny) fikdme
protoplanetarni mlhovina. Na zac¢atku tohoto stadia se hvézda jevi jako in-
fracerveny objekt, protoze ale stale probihd hoteni vodiku ve slupce, efektivni
teplota hvézdy se zvysuje [19]. Protoplanetarni mlhoviny jsou tedy hvézdy,
které ukoncily fazi masivniho iniku hmoty, nejsou ale jesté dostateéné zahia-
té k tomu, aby ionizovaly AGB obdlku. Zejména ze zareni prachovych c¢éstic
v infra¢erveném oboru muzeme zjistit mnoho o slozeni puvodni AGB hvézdy
(zejména jestli byla bohata spiSe na kyslik nebo na uhlik). Tyto prachové
castice nejdrive zari témér jako jediné absolutné cerné téleso, postupem casu
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ale dochéazi k rozptylovani a fedéni rozpinajici se obalky, ¢imz se zarivy
tok v IR kontinuu postupné snizuje. Mlada planetarni mlhovina tedy zari
¢im dal tim méné v IR a dominantnimi se stavaji zakazané ¢ary kysliku a
nékterych kovu a rekombinacni ¢ary vodiku. Jak se obélka rozplyva, prestava
postupné zarit. Jakmile prestane zarit uplné, z jadra se stane ultrafialovy
kysliko-uhlikovy bily trpaslik.

Rozhodujici vlastnost pro vyvoj planetarnich mlhovin je hmotnost je-
jich jadra. Kdyz je toto jadro malo hmotné, muze k fotoionizaci obalky
dojit napf. az tésné predtim, nez dojde k jeji iplné dezintegraci (piipadné
se obalka rozplyne jesté predtim, nez zacne zafit). U masivnich jader zase
k fotoionizaci dojde velmi rychle. Tyto mlhoviny vykazuji vyssi tok v in-
fracerveném oboru diky nizké optické hloubce obélky obsahujici prachové
c¢astice. Obecné se tedy planetarni mlhoviny nejdiive zahtivaji pii konstant-
nim zafivém vykonu (v H-R diagramu se pohybuji horizontélné smérem
doleva) a poté (kdyz prestane hotet slupkovy vodik) postupné chladnou a
jejich z&rivy vykon klesa (diagonalni pohyb doprava a doli). U hmotnych
jader je pak vyvoj zpocatku velmi rychly, takze je vétsinou pozorujeme jako
jiz chladnéjsi a méné zarivé, ale relativné mélo rozmérné mlhoviny, zatimco
méné hmotnd jadra zastihneme jesté v horizontalnim vyvoji, tedy v pomérné
zérivé fazi, kdy rozméry samotné mlhoviny jsou jiz pomérné velké [19].

Planetarni mlhoviny ovSem nejsou jen rozpinajici se AGB obalky vy-
buzené k zareni. Kdyby to tak bylo, jejich hustoty a rychlosti expanze by
musely byt nizsi nez pozorujeme. Jakmile dojde k odhaleni jadra puvodni
AGB obalky, nastane nova faze ztraty hmoty — hvézdny vitr urychlovany
absorpci zareni ve spektralnich ¢arach. Protoze konecna rychlost hvézdného
vétru je imérna unikové rychlosti, tento novy hvézdny vitr je mnohem rych-
lejsi nez vitr puvodni AGB hvézdy. Interakce téchto dvou vétru je pak zod-
povédna za pozorovanou hustotu a rychlost expanze. Diky interakci hvézd-
nych vétru se da vysvétlit i tvarovani planetarnich mlhovin. To, ze vétsinou
nepozorujeme sféricky symetrické, ale spise asymetrické mlhoviny, je nasled-
kem narusSeni izotropie jednoho z vétru. Duvodem pro toto naruseni muze
byt rotace hvézdy, magnetické pole ¢i planetarni mlhovina jako jedna ze
slozek dvojhveézdy. Vysledkem interagujicich vétru je také slabé zarici halo
obklopujici planetarni mlhovinu a tepelna emise v rentgenovém kontinuu.
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1.5 Spektra planetarnich mlhovin

Témeér vsechny informace o hvézdnych objektech ziskavame z jejich elektro-
magnetickych spekter. Spektra nam poskytuji neocenitelné informace zejmé-
na o fyzikdlnich podminkach panujicich v misté, kde spektrum vznika (jako
je teplota a hustota), ale také napf. o chemickém slozeni ¢i ¢erveném posuvu
daného objektu. Ve zjistovani téchto parametri ndm poméaha poloha a inten-
zita spektralnich car a jejich rozsiteni. Rozsiteni spektralnich car ndm muze
napovédét o teploté hvézd (Dopplerovo rozsifeni v dusledku tepelného po-
hybu ¢dstic) a o hustoté (rozsifent srazkami ¢dstic). Jinou moznost{ zjistovan{
parametru hvézd je modelovani hvézdy a jeji atmosféry a srovnavani vypoci-
taného toku zareni s pozorovanym. Chemické slozeni zjistime porovnavanim
pozorovaného spektra s vypocéitanym spektrem pro predpokladané slozeni.
V tomto procesu nepotiebujeme studovat rozsiteni ¢ar, takze efektivné vyuzi-
vame jejich ekvivalentni sitky:.
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Obréazek 1.3: Pozorované spektrum planetarni mlhoviny NGC 7662. Na
obrézku je zndzornéno kontinuum pochézejici z centralni hvézdy (absolutné
¢erné téleso s teplotou 100000 K) a vypoéitané kontinuum samotné mlhoviny.
(prevzato z [10])
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Jestlize je plyn v misté vzniku zareni dostatecné husty, jeho spektrum je
viceméné podobné spektru c¢erného télesa. U hvézd vznika toto kontinu-
um v jejich hlubsich a teplejsich ¢éstech. U vétsiny hvézd se pak ptres néj
promitd jejich atmosféra, jejiz atomy nejsou plné ionizované, tudiz mohou
absorbovat fotony o urcité vinové délce. Kdyz se tyto fotony opét vyzaii,
pochazeji z oblasti o nizsi teploté, nez ze které pochazi kontinuum, inten-
zita zafeni o dané vlnové délce je tedy nizsi a my pozorujeme absorpéni
cary. Jestlize se ve spektru vyskytuji emisni ¢ary, muze to svédcit o tom,
ze ve vrstvach vesmirného objektu se vyskytuje opacny teplotni gradient
(teplota tedy s rostouci vzdélenosti od centra stoupd — v piipadé naseho
Slunce emisni ¢ary vznikaji v chromosféfe a v koréné), nebo se zarici vrstva
nepromita na vnitini objekt o vyssi teploté. U planetdrnich mlhovin se jednéd
o druhy ptipad, jadro centralni mlhoviny je totiz ve srovnani s obalem velmi
malé. Dochazi tudiz k excitaci a ionizaci atomt rozpinajici se obalky zafenim
vnitini hvézdy a vétsina zarivého vykonu ze samotné planetarni mlhoviny
tudiz pochézi z emisnich car.

7, téchto emisnich ¢ar by mélo byt jednoduché urcit chemické slozeni
planetarni mlhoviny, ukazalo se vSak, ze nékteré z car neodpovidaji zadnému
znamému prvku. Byl proto zaveden novy prvek a byl pojmenovan nebulium.
Jak se vSak ukazalo pozdéji, zadné nebulium neexistuje a pozorované emisni
cary odpovidaji zakazanym caram nékterych tézsich prvku. Prechody mezi
energiovymi hladinami odpovidajicimi zakdzanym caram jsou o nékolik radu
méné pravdépodobné nez prechody mezi jinymi hladinami. Kdyz se elektron
dostane na takovou hladinu (nazyvéa se metastabilni), vétsinou se do nizsi
hladiny nedostane vyzarenim fotonu, ale diky tzv. superpruzné srazce s ji-
nou c¢astici, kdy se energie uvolnéna prechodem preméni v kinetickou energii
jedné z céstic. Toto se déje v prostiedi, které je dostatecné husté. Planetarni
mlhoviny jsou ovsem objekty natolik #idké (¥idsi nez nejlepsi vakuum reali-
zované na Zemi), ze k takovymto srazkam prakticky nedochézi a k prechodu
nakonec ptece jen dojde vyzafenim fotonu.

Ve spektrech planetarnich mlhovin pozorujeme ultrafialové kontinuum
pochazejici z fotosféry horké centralni hvézdy a také kontinuum samotné ml-
hoviny. Hlavni ptispévek do kontinua mlhoviny ve viditelné oblasti pochazi
z volné-vazanych prechodu, ke kterym dochdzi pii rekombinaci elektronu a
protonu. U atomu vodiku také dochazi k tzv. dvoufotonové emisi, kdy se
elektron v atomu vodiku, nachazejici se v metastabilni hladiné, deexcituje
vyzarenim dvou fotonu misto jednoho, pricemz soucet jejich energii odpovida
energiovému rozdilu mezi hladinami. Kontinuum v infracervené casti spek-
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tra pochazi z prachové slozky planetarnich mlhovin, ktera je pozustatkem
puvodni AGB obalky. Ke kontinuu v radiovém oboru pak prispivaji hlavné
volné-volné prechody v plné ionizované ¢asti mlhoviny, slabé rentgenové kon-
tinuum vznika v horké bubliné vytvofené interagujicimi vétry [20]. Carovému
spektru ve viditelném oboru dominuji rekombinacni ¢ary vodiku Ha, HS,
Hv, Ho a helia (k jejich srazkové excitaci diky nizké hustoté takika ne-
dochézi, do excitované hladiny se tedy elektron dostane jen pii rekombi-
naci. Pti naslednych kaskadovitych prechodech na zéakladni hladinu vznikaji
rekombina¢ni Cary) a zakdzané ¢ary kysliku a jinych tézsich prvka. Nej-
silnéjsi ze zakdzanych car jsou dvé ¢ary dvakrat ionizovaného kysliku (ne-
buliové) na vinovych délkdch 4959 A (N1) a 5009 A (Ng), pficemz pomér
intenzit téchto dvou car je u vSech planetarnich mlhovin stejny, a to zhruba
In, @ Iy, = 1 @ 3 [8]. Dalsi zakdzané ¢ary pochdzeji od jednou ionizo-
vaného kysliku, jednou ionizovaného dusiku a u vysoce excitovanych mlhovin
také cary nekolikrat ionizovaného neonu, argonu ¢i horciku. U plynnych
molekul, jako je napt. CO a OH (také pozustatek AGB obalky), dochézi
k prechodum mezi jejich vibracnimi a rotacnimi mody. Protoze energiové
rozdily pfi prechodech mezi témito médy jsou pomérné malé, jejich vysledkem
jsou emisni cary v infracervené oblasti spektra. S tim, jak planetarni mlho-
vina starne, opticka hloubka obalky se snizuje a pomér zaireni v IR oblasti
k celkovému toku se postupné snizuje [14].

1.6 Planetarni mlhoviny v ultrafialové casti
elektromagnetického spektra

Ultrafialové spektrum se zpravidla rozdéluje na tfi oblasti: extrémni (~ 600—

o

1000 A), vzdélenou (1000 — 2000 A) a blizkou (2000 — 3000 A). Ve své
praci budu rozebirat spektra ze vzdélené ultrafialové oblasti. Systematické
pozorovani hvézdné oblohy v ultrafialové oblasti zacalo v roce 1978 diky
druzici International Ultraviolet Explorer, ktera tispésné pusobila az do roku
1996. Spektra, kterd budu zpracovavat, pochéazeji prave z této druzice.
Presna podoba spekter planetdrnich mlhovin a intenzit jednotlivych car
z&visi hlavné na jejich excitacni tiidé (Obrézek 1.4). Excita¢ni tiida je neza-
vislym parametrem, nedd se totiz urcit jednoznacné z jiného parametru ml-
hoviny. V nejvyssi mife vsak zavisi na teploté jadra (vysoce excitované
mlhoviny maji horké jadro) a udava miru excitace (ionizace) mlhoviny.
Vétsinou se urcuje z pomeéru intenzit spektralnich ¢ar [8]. Excitacni t¥ida se
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meéni v prubéhu vyvoje planetarni mlhoviny, a to tak, ze mladé planetarni
mlhoviny (R & 0.07 pc) maji nizkou excitaéni tfidu, mlhoviny v intervalu
polomeéru 0,08 — 0,15 jsou stfedné excitované a velké mlhoviny (R > 0.4 pc)
jsou vysoce excitované [9].
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Obrazek 1.4: Grafické znazornéni zavislosti excita¢ni tidy na poméru inten-
zit urcitych spektralnich car. [9]

Vzdalenému ultrafialovému spektru planetarnich mlhovin zpravidla domi-

nuje rezonanc¢ni dublet tiikrat ionizovaného uhliku na vinové délce 1550 A,
Tento dublet casto vykazuje profil typu P Cygni a svédéi o iniku hmoty
z centralni hvézdy. Dalsi vyznamnou carou je rekombinac¢ni ¢ara ionizo-

vaného helia na 1640 A. Tntenzita obou téchto car se snizuje se snizujici se ex-
citacni tfidou, ve velmi malo excitovanych mlhovinach mohou chybét tuplné.
Mezi dalsi pozorované emisni ¢ary patii napi. polozakazany dublet 1906—
1909 CIII, déle Lo, 1335 CII, 1400 OIV, 1487 NIV nebo 1747 NIII. V blizkém
ultrafialovém spektru je nejintenzivnéjsi zakazany dublet 243342416 [NelV]
a dale ¢ary ionizovaného uhliku, kysliku a hotc¢iku [20]. Ultrafialové kontinu-
um pochézi hlavné z centrélni hvézdy, v mensi mite také z dvoufotonové
emise vodiku a z volné-volnych ptechodu.
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1.7 Jadra planetarnich mlhovin

N

hovin je jejich hmotnost (stejné jako pro ostatni vesmirné objekty). Jako
stfedni hodnota hmotnosti téchto hvézd se udava 0,6 My. Tuto hmotnost
muzeme ziskat porovnanim teoretickych vyvojovych modelu s tim, co po-
zorujeme, nebo ze znalosti efektivni teploty a povrchového gravitacniho
zrychleni (vétsinou zjisténé z modelovani atmosféry centralni hvézdy) [32].
Vyslednd hmotnost z obou téchto metod se shoduje pravé na uvedenych 0,6
hmotnosti slunecnich, presto se ale mezi nimi vyskytuji jisté nesrovnalosti.
32]

Samotna jadra jsou méné prozkouména nez jejich zarici obalka, a to
ze dvou hlavnich duvodu: Kontaminace jejich spektra emisemi ze samotné
mlhoviny (slabé kontinuum pochdazejici ze zarici obalky je casto pripsédno
samotné hvézdé a ta ndm pak vychézi jasnéjsi, nez ve skutecnosti je) a jejich
vysoka teplota (vétsina vykonu se vyzatruje v ultrafialové c¢asti spektra).
Pro spravnou spektralni klasifikaci jader planetarnich mlhovin potfebujeme
znat 3 parametry: efektivni teplotu, chemické slozeni povrchovych ¢asti a
silu hvézdného vétru. Chemické slozeni a sila hvézdného vétru jsou dulezité,
protoze v podpovrchovych oblastech centralnich hvézd stéle dochézi k jader-
nému hotreni a tedy zméné jejich povrchového slozeni, dusledkem hvézdného
vétru pak jadro neustale ¢ast své hmoty ztraci.

Historicky prvni metodou zjistovani efektivni teploty jader planetdrnich
mlhovin je Zanstrova metoda. Je zalozena na predpokladu, ze mlhovina
je opticky tlustd pro fotony Lymanova kontinua. Energie téchto fotonu je
pak vyzafena v rekombinac¢nich ¢arach vodiku nebo helia. Samotna metoda
spociva v porovnani zarivého toku v urcité ¢are (nejcastéji H3) se zarivym
tokem centralni hvézdy. Hlavni problém této metody skytd pravé zjisténi
zarivého toku centralni hvézdy. Dalsim problémem je predpoklad optické
tloustky v danych vlnovych délkéch, ta se totiz v prubéhu vyvoje mlhoviny
meéni. Pomoci této metody byla uré¢ena minimalni pozorovana teplota jader
na 25000 K (minimum k vybuzeni obdlky k zafeni) a maximalni zhruba na
150000 K.

Existuje jesté nékolik dalsich nepifimych metod urcovani efektivni teploty
centralni hvézdy, tou nejpresnéjsi vsak je piimé pozorovani ultrafialového
kontinua centralni hvézdy (problém kontaminace spektra zafici obélkou vsak
stale zustava). To je dnes mozné diky ultrafialovym teleskopum na obézné
draze Zemé. Ziskané spektrum se pak porovnava s namodelovanym spektrem
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(nebo spektrem absolutné ¢erného télesa). Diky této piiméjsi metodé se
maximalni teplotni hranice posunula na zhruba 250000 K [14].

Jakmile zname efektivni teplotu centralni hvézdy, staci nam k vypoctu
jejtho zarivého vykonu znét uz pouze jeji vzdalenost. Praveé urcovani vzdale-
nosti ale skyta asi nejvétsi problém. Z toho, co zatim vime, vyplyva, ze
zafivy vykon jader planetarnich mlhovin se pohybuje v rozpéti desitek az
desetitisicu zafivych vykonu Slunce [14]. Co se tyce urceni staii planetarni
mlhoviny, vétsinou se odhaduje z jejich rozmeéru a z hmotnosti centralni
hvézdy.

1.8 Spektra jader planetarnich mlhovin

Zatimco spektra samotnych planetarnich mlhovin vykazuji stejné rysy a
jsou si navzajem pomeérné podobnd, spektra samotnych centralnich hvézd
se od sebe mohou lisit o mnoho vice. Vétsina jader zatim neni dostatecné
spektroskopicky prozkoumaéna, ta, co prozkoumana byla, vSsak mohou byt
roztiidéna do nékolika skupin (pfevzato z [8]):

e Wolf-Rayet (WR) — Jadra vykazujici silné rozsifené emisni ¢ary a
vysoce saturované profily typu P Cygni.

e Of — Pritomnost jak emisnich, tak absorp¢nich car.
e O — Ve spektru se vyskytuji absorpéni ¢ary, emisni ¢ary nepozorujeme.

e Kontinuum — Spektrum bez spektralnich car, jadro tohoto typu je
pravdépodobné bily trpaslik, i kdyz oproti bilému trpasliku bez plane-

vvvvvvv

U nékterych jader pozorujeme kombinaci dvou typu spekter. V takovych
piipadech by se mohlo jednat o dvojnasobné jadro planetarni mlhoviny.
Nejvice jader se zndmym spektrem se fadi do skupiny kontinuum (26 %).
Druhd nejpocetnéjsi skupina (20 %) vykazuje kombinaci WR + Of [8].



Kapitola 2

Hvézdny vitr

2.1 Hvézdné atmosféry

V nésledujicich ¢astech této kapitoly jsem Cerpal hlavné ze zdroju [16], [17]
a [22].

Predtim, nez se podivame na typy hvézdného vétru, bychom si méli po-
drobnéji rozebrat hvézdné atmosféry, tedy oblasti vzniku hvézdného vétru.
Atmosféru definujeme jako oblast, ze které pochézi pozorované zareni hvézdy.
Atmosféra hvézdy je slupka obalujici samotnou hvézdu, kterd uz neni tak
hustd a horkd jako vnitini ¢dsti hvézdy (mé tedy nizkou opacitu) a je
pruhlednd pro ¢ast zareni. Toto unikajici zareni tvori veskery zdroj in-
formaci, které o hvézdé muzeme ziskat. Staly tok unikajici energie sveédci
o tom, ze narozdil od vnitinich ¢asti hvézdy, které jsou v mistni termody-
namické rovnovaze, hvézdné atmosféry v termodynamické rovnovaze nejsou.
Naprosta vétsina zareni k nam prichdzi z ¢asti atmosféry zvané fotosféra.
U nékterych hveézd existuji jesté vyssi vrstvy atmostéry, a to chromosféra a
kordona. Tyto dveé vrstvy jsou zajimavé tim, ze v nich existuje opacny teplotni
gradient nez v nizsich vrstvach. Koréna pak volné prechazi do kosmického
prostoru, neméa zadné ostré hranice. Dukazem existence hvézdnych atmosfér
je fakt, ze hvézdy nezaii jako absolutné cerné téleso.

Dulezitou veli¢inou popisujici vlastnosti atmosféry je jeji opticka hloubka
¢astech fotosféry pak dosahuje velmi vysokych hodnot. Opacita (nepruhled-
nost) je pak ddna prevracenou hodnotou soucinu hustoty a stiedni volné
dréhy fotonu. Hlavnim zdrojem opacity ve hvézdach je fotoionizace a rozptyl
fotonu (hlavné na volnych elektronech) [18].

18
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2.2 Hvézdné vétry

Neékteré hvézdy nevyzaruji pouze elektromagnetické zareni, ale také samot-
nou hmotu (éastice). Hvézdnym vétrem nazyvame ustalené proudéni hmoty
z povrchu hvézdy. Hvézda neustale ztraci ¢ast své hmoty prostifednictvim
ztraty hmoty (M) a koneénd rychlost hvézdného vétru (ve). Hvézdny vitr
hraje vyznamnou roli hlavné u hvézd hlavni posloupnosti spektralni tridy O
a také v pozdnich stadiich hvézdného vyvoje (i u méné hmotnych hvézd).
7 chladnych pozdnich vyvojovych stadii jsou to cerveni obfi, veleobii a
hvézdy asymptotické vétve obru (hvézdny vitr urychlovéan zarenim v kon-
tinuu) a z horkych hvézd jsou to zejména bili trpaslici a jadra planetérnich
mlhovin (hvézdny vitr urychlovany absorpci zéfeni v ¢arach tézsich prvki).
Pro porovnani: Slunce pfichdzi o zhruba 4 x 107'* své hmotnosti roéné,
kdezto hvézda AGB muze v extrémnich piipadech pfijit az o 1 x 10~* hmot-
nosti slunecnich za stejnou dobu [18]. Hvézdné vétry se ovsem nelisi jen svou
intenzitou, lisi se zejména mechanismem svého vzniku.

Jednou ze zakladnich rovnic popisujicich vlastnosti sféricky symetrického
hvézdného vétru je rovnice kontinuity:

M = d4xr?o(r)u(r), (2.1)

kde r je vzdalenost od stiedu hvézdy, o je hustota a v je rychlost. Vy-
jadruje zakon zachovani hmotnosti, tedy ze stejné mnozstvi hmoty protece
za sekundu v jakékoli vzdalenosti od hvézdy.

Dalsi dulezitou rovnici je rovnice prenosu hybnosti, jejiz pribliznym rese-
nim je tzv. rychlostni zakon, ktery vyjadiuje zavislost rychlosti hvézdného
vétru na jeho vzdalenosti od hvézdy:

v(r) >~ vg + (Voo — vp) (1 — g)ﬁ, (2.2)

kde R je polomér hvézdy, vy je rychlost hvézdného vétru tésné nad fo-
tosférou a v, je koneéna rychlost hvézdného vétru. Koeficient § vyjadiuje
strmost rychlostniho zakona. Obecné plati, ze horké hvézdy maji hodnotu
0 zhruba 0.8 a jejich vitr je urychlen na konec¢nou rychlost v pomérné malé
vzdalenosti od fotosféry. Vétry chladnych hvézd pak maji vyssi hodnotu (3,
jejich rychlostni zakon je tudiz méné strmy.

Spektralni ¢ary vznikajici ve hvézdném vétru se vétsinou daji odlisit
od ¢ar vznikajich ve fotosfére diky svému rozsiteni a Dopplerovu posunu
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(hvézdny vitr proudi pry¢ od hvézdy). Tyto ¢ary mohou vznikat nékolika
mechanismy. Tzv. rozptyl v carach probiha tak, ze po fotoexcitaci elek-
tronu v atomu dojde témér ihned k jeho deexcitaci na puvodni hladinu. Ve
vztazné soustave atomu je vznikly foton identicky s puvodnim, jen je vyzaren
v ndhodném sméru. Pokud je puvodni hladinou zékladni stav (a jedna se o
povoleny prechod), vzniklé ¢ary se nazyvaji rezonanéni ¢ary. Vétsina car
vykazujicich P Cygni profily pochazi z rezonan¢niho rozptylu. Dalsimi me-
chanismy vzniku spektralnich ¢ar ve hvézdném vétru muze byt rekombinace,
excitace srazkami (hlavné v hustém a horkém prostiedi) a stimulovana emise
(jen ve sméru s nulovym rychlostnim gradientem).

2.3 Profily typu P Cygni

Ditkazem o existenci hvézdného vétru ve hvézdném spektru jsou profily
spektralnich car typu P Cygni. Skladaji se z absorpcni ¢asti v kratkovinné
¢asti ¢ary a z emisni ¢asti v dlouhovinné ¢asti. Absorpéni ¢ast spektralnich
profila typu P Cygni vznikd tak, ze v ¢dsti rozpinajici se obélky (hvézdného
vétru), kterd se promitd na hvézdu, se profil absorpéni ¢ary obalky posune do
modiejsi ¢asti spektra diky Dopplerovu posunu (obélka se k ndm piiblizuje).
Emisni ¢ast pak vznika v c¢asti obalky, kterd se na centralni hvézdu ne-
promita. Tato ¢ast obdalky se k nam stejnou mirou ptiblizuje a oddaluje,
proto profil emisni ¢ary obalky neni posunut ani k modré, ani k c¢ervené
casti spektra. Kdyz se tyto dva efekty sectou, vznika profil spektralni c¢ary
typu P Cygni (Obrézek 2.1). Analyzou profilu P Cygni je pak mozné urcit
konec¢nou rychlost hvézdného vétru a rychlost ztraty hmoty.

Carami vykazujicimi P Cygni profily, které ndm napovidaji o M a v,
jsou hlavné rezonanéni ¢ary iontu uhliku, dusiku a kiemiku (v nejveétsi mite
CIV, NV, OV). Rychlost hvézdného vétru a rychlostni zédkon muzeme urcit
z absorpcni casti P Cygni profilu (nejlépe z profili se strmou absorpéni
¢asti jdouci do nulovych hodnot toku — saturovanych P Cygni profili).
Rychlost ztraty hmoty muzeme zjistit z nenasycenych profila, je to vsak
nizovanych atomu v dané ¢asti hvézdného vétru.

Ze studia P Cygni profilu centralnich hvézd planetarnich mlhovin byla
urcena jejich typicka rychlost ztraty hmoty. Pohybuje se fadové mezi 1079 az
107" Mg yr—t. Typické koneéné rychlosti jejich vétrii se pohybuji mezi 500 a
4000 km s™!, pficemz tinikova rychlost z jejich povrchu je 200 az 800 km s™!
[22].
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Obrazek 2.1: Vysvétleni vzniku profilu typu P Cygni. Z oblasti A pozorujeme
absorpéni spektralni ¢aru dopplerovsky posunutou do modré ¢asti spektra.
7 oblasti B pozorujeme neposunutou emisni ¢aru. Pii jejich secteni vznika
profil typu P Cygni (pfevzato z [17])

2.4 Slunec¢ni vitr

Hvézdny vitr v chladnych hvézdach hlavni posloupnosti vznika diky vysoké
teploté vnéjsich casti hvézdy, konkrétné chromosféry a korény. Tyto dveé
vrstvy maji takovou vlastnost, ze v nich narozdil od vnitinich ¢ésti hvézdy
teplota s rostouci vyskou roste. Mechanismus ohfevu zatim neni zcela ob-
jasnén. Podle nékterych teorii tato teplotni inverze vznika tak, ze dochazi
k prenosu lokélnich (zamrzlych) magnetickych poli z vnitinich édsti hvézdy
diky konvektivnimu prenosu latky. Vznikaji tedy tzv. magnetohydrodyna-
mické viny, které mohou predavat svou energii vyssim vrstvam a oteplovat je.
Koréna je natolik horka (az 10 milionu Kelvinu), ze rychlost malé ¢ésti jejich
¢astic (dand Maxwellovym rozdélenim rychlosti) muze presdhnout tnikovou
rychlost, ¢imz dochazi k tniku latky do prostoru. Rychlosti hvézdného vétru
hvézd sluneéniho typu se pohybuji mezi 300 az 1200 kms™" [18]. Chemicky
se hvézdny vitr skladd predev§im z ionizovanych atomu vodiku a helia a
z volnych elektront.
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2.5 Hveézdny vitr urychlovany absorpci zareni
v ¢arach

U hvézd s vysokym zafivym vykonem se uplatnuje faktor, ktery u méné
zarivych hvézd nehraje vyznamnou roli. Je jim tlak zafeni. U chladnéjsich
hvézd (obfi, veleobii) je vitr urychlovén absorpci zéreni na prachovych ¢ésti-
cich, které absorbuji na vsech vlnovych délkach, je tedy urychlovan zarenim
v kontinuu. U horkych pozdnich vyvojovych stadif hvézd (napt. pravé jadra
planetdrnich mlhovin) je vitr urychlovan v carach tézsich prvka. Na tento
typ vétru se podivame podrobnéji.

9x 107" - ; ;
gax10" | NV Si IV CIv ]
» HD 210809
= 70 :
< ex10M |
o Hx107M L emission part
E a=107¢ absorption part
g ax1w0'|
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Obrézek 2.2: Cést ultrafialového spektra horké hvezdy HD 210809. Jsou
patrné profily spektralnich ¢ar typu P Cygni, svédéici o rychlém hvézdném
vétru. (prevzato z [17])

Horké hvézdy vyzaiuji vétsinu svého zareni v ultrafialové oblasti elektro-
magnetického spektra. Vnéjsi vrstvy jejich atmosfér obsahuji ruzné ioni-
zované tézsi prvky, jako jsou uhlik ¢i kyslik, jejichz absorpéni ¢ary maji
mnohem vétsi opacitu, nez je opacita v kontinuu. Pro tc¢innost zativé sily
v tomto pripadé je dulezity rychlostni gradient ve hvézdném vétru a s nim
spojeny Doppleruv posun. lonty ve vrstvach blizko hvézdé absorbuji fotony
o urcité vlnové délce, ionty dédle od povrchu se vSak vzdaluji rychleji a
proto pro stejny energiovy prechod musi absorbovat fotony o kratsi vlnové
délce (z hlediska statického pozorovatele). Timto se absorpce a nésledna
emise fotonu stava velmi i¢innou pro urychlovani hvézdného vétru. Uvedeny
mechanismus pohani vétry u hvézd hlavni posloupnosti, obru a veleobru
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spektralnich ttid O, B a A, a také u centralnich hvézd planetarnich mlhovin
a bilych trpasliku.

Elektromagnetické zareni s sebou nese urcitou energii a hybnost, kterou
v urcité mite predava hvézdnému vétru a tim ho urychluje. Rychlost hvézdné-
ho vétru je rovna témeér nule tésné nad fotosférou a dosahuje rychlosti v,
ve velké vzdalenosti od hvézdy. Jestlize vy je klidova frekvence dané cary,
na které vitr absorbuje (nyni uvazujeme vitr pohénény jen jednou absorpéni
carou), diky rychlostnimu gradientu ve vétru budou absorbovany stejnou
carou fotony o vlnovych délkdch vy az vy(1 + ). Celkovy zéiivy vykon
predany hvézdnému vétru diky jedné absorpéni care je tedy:

vo(1++22)
Ly = / 47 R*F,dv, (2.3)
0

kde F), je tok zareni. Hybnost predand hvézdnému vétru zafenim smétujicim
radidlné od hvézdy je pak rovna Ly /c, tedy:

Yoo

. 1 V0(1+T)
Mv, = - / AT R*F,dv ~
vo

C

FVOU()T’ (24)

kdyz uvazujeme, ze tok zafeni v kontinuu v naSem intervalu frekvenci je
konstantni. Vidime, Ze pri této aproximaci ndm z rovnice vypadne v, a
muzeme odhadnout rychlost ztraty hmoty M jako:

M ~0.62L; /¢ ~ L,/ (2.5)

pii predpokladu, ze fotosféra zaii jako absolutné cerné téleso a ze absorbujici
¢ara je na vrcholu Planckovy kiivky:.
S prenosem hybnosti souvisi pojem zaiiva sila (na jednotku objemu):

1 0
fza'r - _/ XFVdVJ (26)
¢ Jo

kde y je extinéni koeficient (sklad4 se ze dvou slozek - absorpéni a rozptylové).

Zarivou silu muzeme rozdélit na dvé slozky, na zarivou silu v opticky
tenkych carach a zarivou silu v opticky tlustych carach. Pro opticky tenké
cary je vypocet jednoduchy:

Xk,

enka — s 2.7
s = 2 27)

X je v tomto pripadé absorpéni koeficient integrovany ptes vSechny frekvence.
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jeji obecny vypocet je totiz tieba znat feSeni rovnice pirenosu zafeni. Zde vsak
muzeme pouzit tzv. Sobolevovu aproximaci. Ta souvisi se zavislosti rychlosti
hvézdného vétru (a také frekvence, na kterych je vitr schopen absorbovat) na
jeho polomeéru (Obrézek 2.3). Kdyz tuto zavislost zndme a ve vztazné sous-
taveé, kde je hvézda v klidu, sledujeme urcity interval poloméru, ziskame
interval frekvenci, na kterych vitr absorbuje. Analogicky, kdyz zvolime in-
terval frekvenci, muzeme urcit interval poloméru, kde vitr absorbuje. Pro
ostatni frekvence bude dana ¢ast pruhledna. Pokud vybereme dostatecné
maly interval frekvenci, muzeme fesit rovnici pfenosu zareni jen pro danou
cast vétru, pricemz jinde bude intenzita v téchto frekvencich konstantni.
Diky tomu muzeme definovat tzv. Sobolevovu délku (délka na ose x pro
dany interval rychlosti)

Ly = —2 (2.8)
(%)
kde v, je tepelnd rychlost castic a % je gradient rychlosti vétru. Jednou
z podminek pro pouziti Sobolevovy aproximace je, ze Sobolevova délka musi
byt mensi nez vzdalenost, na které se vyraznéji méni podminky ve vétru.
Sobolevova opticka hloubka

Ts =~

(2.9)

je nepiimo umeérna gradientu rychlosti (souvisi to s faktem, ze pokud mame
strméjsi krivku, vitr absorbuje na mensim intervalu polomeéru, je tedy celkové
vice pruhledny nez pro méné strmou kivku). v je zde klidova frekvence dané
¢ary. Pomoci Sobolevovy optické hloubky pak muzeme spocitat zarivou silu
v opticky tlustych ¢arach,

vE, dv
N —— 2.1
ftlusta C2 dr ) ( O)

ktera je gradientu rychlosti pfimo umérna. Obecné muzeme Sobolevovu
aproximaci pouzit, kdyz je rychlost vétru o hodné vétsi nez rychlost te-
pelného pohybu c¢astic.

Pro ziskani jednozna¢ného vysledku pro zatrivou silu a rychlost ztraty
hmoty je nutné zavést vhodnou parametrizaci. Nejcastéji se pouziva tzv.
CAK teorie hvézdného vétru, pojmenovana podle Castora, Abbotta a Kleina
(1975). Tito zavedli dva parametry, jeden souvisejici s pomérem zarivé sily
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Obrazek 2.3: Sobolevova aproximace. Kfivka znazornuje rychlostni zdkon.
Rovnice prenosu zafeni pro ur¢itou frekvenci je feSena jen na vyznaceném
intervalu polomeéru. (pfevzato z [17])

pochézejici z opticky tlustych a tenkych ¢ar (a) a druhy udévajici velikost
zérivé sily (k). Z CAK teorie mimo jiné vyplyva, ze konecnd rychlost hvézdné-
ho vétru (limitni rychlost v nekone¢nu) je imérna inikové rychlosti z povrchu
hvézdy a rychlost ztraty hmoty je imérna zarivému vykonu L.

2GM(1-T)
o~ _ 2.11
v - (2.11)
kde R je polomér hvézdy a I je tzv. Eddingtontuv parametr, definovany jako
Gel
r = —=—, 2.12
g (2.12)

kde g je velikost zarivého zrychleni zpusobeného Thomsonovym rozptylem
a ¢ je velikost gravitaéniho zrychleni. Eddingtonuv parametr pro hvézdu
slunecéntho typu je roven zhruba 1075 (za piedpokladu, Ze by atmosféra byla
zcela ionizovand). Pro typickou hvézdu spektralni tiidy O je vsak z&arivé
zrychleni na volnych elektronech srovnatelné s gravitacnim (I" fadové 0,1).
[17][16]

M ~ Lo am05 (2.13)

Zde «a je zminény parametr. Da se ukdzat, ze tzv. modifikovand hybnost
vétru Mus(R/Ro)'? pak zévisi hlavné na zéiivém vykonu hvézdy a jen
velmi mélo na jeji hmotnosti.
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Podminkou pro efektivni pfeménu energie fotonu na kinetickou energii
¢éstice je rovnost frekvence absorbovaného a vyzareného fotonu [16]. Ukazuje
se, ze tato podminka plati pro absorpci v carach tézsich prvka a pro rozptyl
na volnych elektronech (Thomsonuv rozptyl).

Hveézdny vitr horkych hvézd tedy vznika z vétsi ¢asti v dusledku absorpce
zéfeni v ¢ardch tézsich prvku (metalicka slozka hvézdného vétru) a z mensi
¢asti rozptylem na volnych elektronech. Mohlo by se zdét, ze po absorpci a
vyzareni fotonu o stejné energii k zadnému urychleni nedochézi, to by ale
byla pravda jen kdyby foton po emisi pokracoval ve stejném smeéru jako pred
absorpci. K emisi nicméné muze dojit v jakémkoli sméru, takze atom je prece
jen urychlen, a to v mife zavisejici pravé na sméru emise fotonu. Vyzareni
v puvodnim sméru tedy nevede k prenosu hybnosti, vyzareni do sméru, ze
kterého foton priletél, vede k narustu hybnosti iontu o dvojndsobek hybnosti
fotonu. Z toho muzeme usoudit, ze pri izotropnim rozptylu bude narust hyb-
nosti iontu stejny jako pri Cisté absorpci. Zatrivé zrychleni ve vétrech horkych
hvézd je uskutecnovano absorpci a néaslednou emisi fotonu ultrafialového
zareni v rezonancnich ¢arach prvku jako C, N, O nebo Si.

V nékterych pripadech muze dojit i k tomu, Ze po absorpci a emisi je
atom tézsiho prvku o urcitou energii pripraven. Déje se tak proto, ze ¢éra je
rozsitena a pokud dojde k absorpci fotonu z cervenéjsi ¢éasti ¢ary, je posléze
celou spektralni ¢dru, nejen pres jeji ¢ervenou ¢ast), ktery timto o néjakou
energii atom pripravi. Muze se samoziejmé dit i opaCny proces a témto
procesum se fika Gayleyho-Owockého ohfev ¢i ochlazovani.

Kromé procesu predavani energie fotonu tézsim prvkum a elektronum
je vznik hvézdného vétru podminén jesté druhym krokem. Tim je predani
jejich energie atomum vodiku a helia (pasivni slozka hvézdného vétru). Me-
chanismus tohoto predavani energie zavisi zejména na hustoté a metalicité
hvézdného vétru. Pro dostatecné husty vitr dochédzi k prenosu srazkami (obé
slozky vétru lze v tomto piipadé brat jako jednu). Pro mensi hustoty je ¢dst
energie spotfebovana na ohfev. Pro jesté mensi hustoty postupné prestava
dochézet k prenosu hybnosti na pasivni slozku, muzeme tedy ziskat cisté
metalicky hvézdny vitr.
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2.6 Modelovani atmosfér horkych hvézd a je-
jich hvézdného vétru

Pro vyzkum hvézdnych atmosfér je velmi dulezité jejich teoretické mode-
lovéani. Na zakladé znalosti efektivni teploty, povrchového gravita¢niho zrych-
leni a chemického slozeni muzeme vytvorit tzv. syntetické spektrum, které
posléze porovnavame s pozorovanym a upravujeme vstupni parametry nez
dojde ke shodé. Pro vypocet syntetického spektra muzeme v nékterych
ptipadech pouzit modely LTE (local thermodynamic equilibrium), predpokla-
dajici lokalni termodynamickou rovnovahu. Presnéjsi (a slozitéjsi) je vytvaret
modely NLTE (non-local thermodynamic equilibrium). Vyznamnymi model&-
fi atmosfér jader planetarnich mlhovin jsou Pauldrach a Hoffman. Tito
panové vyuzili svych NLTE modeli atmosfér k odvozeni vztaht mezi zarivym
vykonem a hmotnosti post-AGB hvézd (centrélnich hvézd planetarnich ml-
hovin). Z jimi vytvoreného spektra totiz dokdzali urcit tyto dvé veliciny
nezavisle na sobé (zarivy vykon ziskali na zdkladé vlastnosti hvézdného
vétru). Timto se jim podafilo prokazat, ze do té doby (2004) prijimany
vztah téchto dvou veli¢in, vychazejici z teorie hvézdného vyvoje, nebyl zcela
spravny. Do té doby totiz existovaly pouze LTE modely, které umoznovaly
ziskat jen pomér M/L, a to za predpokladu spravnosti vyvojové teorie.

Zakladnim udajem pro ziskani spravného syntetického spektra je kromé
znalosti efektivni teploty (zjisténé z pomeéru stupnu ionizace nékterych tézsich
prvku) koneénd rychlost hvézdného vétru (ziskand z profili P Cygni) a
jeji zavislost na tunikové rychlosti z povrchu hvézdy: v, ~ \/%. Postup
je pritom takovy, ze pro danou teplotu a rychlost vétru ménime polomér
(tudiz i hmotnost), dokud se syntetické spektrum neshoduje se skute¢nym.
Kromé zavislosti konecné rychlosti hvézdného vétru na tnikové rychlosti
jesté pro vétry pohanéné zarenim plati tzv. wind-momentum-luminosity re-
lation (vztah mezi hybnosti vétru a zafivim vykonem): Mv,, = R~Y2LVe,
kde a ~ 2/3 (hodnota tohoto koeficientu lehce zavisi na metalicité a teplote)
[25].



Kapitola 3

Studium vzdalenych
ultrafialovych spekter
centralnich hvézd planetarnich
mlhovin

3.1 Postup

V této casti se budu zabyvat samotnym zpracovanim vzdalenych ultrafi-
alovych spekter centralnich hvézd planetarnich mlhovin. Pro ¢tyti vybrané
planetdrni mlhoviny (byly vybrany na zdkladé studia zdroju [20], [22] a
[25] jako vhodné ke studiu hvézdného vétru) jsem si stahl data naméfend
druzici International Ultraviolet Explorer (IUE) ze serveru Multimission
Archive at STScl (http://archive.stsci.edu/index.html). Kritériem pro vybér
planetarnich mlhovin byla existence jejich ultrafialového spektra ve vysokém
rozliSeni, vyrazné spektralni ¢ary a vysoce saturované profily spektralnich
car typu P Cygni. Pouzita spektra se nachazeji ve vzdalené ultrafialové

oblasti, tedy v rozpéti vlnovych délek 1000 — 2000 A Zpracovani vybranych
spekter spocivalo v identifikaci vyraznych spektralnich ¢ar, diskuzi jejich
puvodu a ve vypoctu konecné rychlosti hvézdného vétru.

Pro urceni konecné rychlosti hvézdného vétru dané centralni hveézdy
planetarni mlhoviny je dulezita absorpcni ¢ast P Cygni profilu spektralnich
car. Pro pfesné urceni rychlosti jsou vhodné profily s vyraznou absorpéni
¢asti jdouci do nulovych hodnot intenzity, tedy tzv. saturované profily typu
P Cygni. Vypocet konecné rychlosti spociva v prolozeni casti kontinua a
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absorpéni ¢asti c¢ary vhodnou funkci tak, aby byla uréena poloha hrany
spektralni ¢ary, tedy jeji vinova délka zahrnujici Doppleruv posun. Absorpéni
cara v P Cygni profilu je totiz posunuta do kratsich vinovych délek prave
diky hvézdnému vétru, ktery se pohybuje smérem k nam. Po nalezeni vlnové
délky posunuté spektralni ¢ary a pti znalosti klidové vinové délky této cary
(ziskané z [34]) muzeme rychlost hvézdného vétru vypocitat primo z posunu
vlnové délky v dusledku Dopplerova jevu:

AN = 220 (3.1)
C

V pripadé, ze by bylo proudéni hvézdného vétru ustdlené a sféricky sy-
metrické, hrana P Cygni profilu by byla ostrd (Obréazek 2.1). Z pozorovani
vSak vyplyva, ze tato hrana je témeér vzdy rozsitend, tedy ze horni ¢ast
hrany (kde se profil setkdavé s kontinuem) je vice posunuté nez spodni ¢ast
hrany (kde je absorpce maximalni). Ukazuje se, Ze za toto rozsiteni je zod-
povédnd turbulentni povaha proudéni hvézdného vétru. Spodni hrana profilu
udava hledanou konec¢nou rychlost hvézdného vétru v, a horni hrana profilu
tzv. krajni rychlost hvézdného vétru veqge [21]. Rozdil téchto rychlosti pak
udava dvojnasobek turbulentni rychlosti hvézdného vétru vi.[6] Aproxi-
maci, kterou zde pouzivame, je predpoklad stejnych turbulenci v ruznych
vzdalenostech od hvézdy. Duvod vzniku téchto turbulenci zatim neni zcela
znam, predpokladé se vsak, ze za né jsou zodpovédné Sokové viny vznikajici
diky interagujicim hvézdnym vétrum [1].

Pro fitovani funkci do danych ¢asti spekter jsem pouzil program
GNUPLOT Version 4.2, ktery pouziva Levenberguv-Marquardtuv algorit-
mus pro metodu nejmensich ¢tvercu. Jako funkce dobfe vystihujici tvary
hran P Cygni profili a tudiz funkce vhodné k fitovani byly vybrany Gaussova
funkce a komplementéarni (pfevracend) chybova funkce.

e Gaussova funkce

je prokladéna ve tvaru:

(3.2)
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kde b je hledany parametr, uddvajici polohu (vinovou délku) spodni
hrany P Cygni profilu. Parametry a a ¢ jsou volné parametry, a udava
hodnotu toku v kontinuu, ve kterém se nachazi absorpéni ¢ara a c
udava sklon hrany profilu dané spektralni ¢ary. Parametr ¢ je tedy
umérny turbulentni rychlosti hvézdného vétru. Polohu horni hrany
P Cygni profilu jsem odhadl jako vlnovou délku, ve které intenzita
spektralni ¢ary dosahuje 0,95-ti ndsobku intenzity kontinua. Pro ptesné
urceni vlnové délky horni hrany by bylo nutné provést dalsi sérii fi-
tovani.

Komplementarni chybova funkce

je prokladéna ve tvaru:
g(x) = aerfe(bx — ¢), (3.3)

kde parametr ¢ udava polohu hrany absorpéniho profilu, b jeho strmost
a a hodnotu toku v kontinuu.

Jedna se o specialni funkci, obvykle definovanou:
fe(x) 2 /OO i (3.4)
erfc(x) = — e ) )
VT o

Ackoli tato funkce vystihuje tvar rozsitené spektralni ¢ary vyborné, pii
zjistovani posunuté vinové délky nastava problém. Funkce se totiz pro
x jdouci k nekoneénu limitné blizi nule a pro urceni polohy hrany dané
Konecné rychlosti hvézdnych vétra tedy byly urceny pouze z Gaussovy
funkce, fitovani chybovou funkci je zde uvedeno spise pro zajimavost.
Odhady turbulentnich rychlosti hvézdnych vétri vy, byly také urceny
pouze z fitu Gaussovou funkci.

Seznam car vykazujicich profily typu P Cygni byl prevzat z [22] a seznam
ostatnich ¢ar vyskytujicich se ve vzdéleném ultrafialovém spektru z [20].

Pro oznaceni ¢ar pouzivam jejich vinovou délku v Angstrémech S nazvem
prislusného iontu. V Tabulce 3.1 jsou uvedeny klidové vinové délky car
vyskytujich se v mych spektrech.

V P Cygni profilech danych spektralnich ¢ar (Obr. 3.1 — 3.8) jsou vykresleny
fity jak Gaussovou, tak chybovou funkci. Svislé prerusované cary oznacuji
interval, ve kterém byly tyto funkce fitovany.
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Tont (P Cygni)  A[A]  Tont (ostatni)  A[A]

NV 1238,821 L. 1215,6682
1242,804 Hell 1640,47
CII 1334,532 OIII 1664,035
1335,708 Nill 1741,55
oV 1371,296 Sill 1808,013
SilV 1393,755 CIII 1906,683
1402,770 1908,734
CIvV 1548,195
1550,770
NIV 1718,551

Tabulka 3.1: Klidové vinové délky spektralnich ¢ar vyskytujicich se v mych
spektrech. V prvnim sloupci jsou ¢ary vykazujici profily typu P Cygni, tieti
sloupec obsahuje ostatni pozorované spektralni cary.

3.2 NGC 6543

Tato mlhovina je znaméjsi pod ndzvem Kocici oko (Cat’s Eye Nebula). Byla
objevena v roce 1786 Williamem Herschelem a byla to prvni planetarni ml-
hovina, kterd byla prozkouména spektroskopicky (v roce 1864 Williamem
Hugginsem). Nachdzi se velmi blizko severniho pélu ekliptiky v souhvézdi
Draka. Jedna se o jednu z nejkomplexnéjsich planetarnich mlhovin, které
zname [35].

NGC 6543 je stredné excitovanou planetarni mlhovinou, jeji excitac¢ni
tfida je p = 5 [13]. Jako u naprosté vétsiny planetéarnich mlhovin, vzdédlenému
ultrafialovému spektru (viz Piiloha Obr. 3.9) dominuje rezonanéni dublet
ttikrat ionizovaného uhliku 1548 + 1551 CIV. Tato ¢ara spolu s dalsim
dubletem 1238 4 1242 NV jsou jedinymi dvéma carami v dané oblasti spek-
tra vykazujicimi plné saturovany profil typu P Cygni. Praveé tyto dvé cary
byly pouzity k vypoctu konecné rychlosti hvézdného vétru. Co se tyce in-
tenzity, nasleduje polozakazany dublet 1906 + 1909 CIII] a rekombinacni
¢ary helia (1640 Hell) a vodiku (1216 La). Déle jsou patrné dalsi tii ¢éary
vykazujici profily typu P Cygni, tentokrat netplné saturované. Jsou to 1371
OV, 1719 NIV a dublet 1394 + 1403 SilV. Z dalsich méné vyraznych emisnich
¢ar jsou patrné 1810 Sill, 1741 Ni II a dublet 1335 + 1336 CII (vykazujici
velice slaby profil typu P Cygni). Cary NV a OV jsou nejvyse excitovanymi
carami ve vzdalené ultrafialové oblasti. Konecnd rychlost hvézdného vétru
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byla urcena z Dopplerova jevu diky pozorované vinové délce ¢ar 1548 CIV
(Obr. 3.1) a 1238 NV (Obr. 3.2). Pozorovana vinovéa délka téchto ¢ar byla
urcena z fitu Gaussovy funkce:

o

Aery = (1542,00 4 0.09) A,
Any = (1234,03 £ 0.08) A.

Kone¢na rychlost hvézdného vétru uréend ze vztahu (3.1) pak je:

Voo = (1180 % 20) kms™".

3.3 NGC 6826

Planetarni mlhovina NGC 6826 se nachézi v souhvézdi Labuté a vyznacuje
se velmi jasnou centralni hvézdou. Jeji zvlastni vlastnosti pak jsou dva emisni
regiony na opacnych stranach mlhoviny, tzv. FLIERS - Fast Low-Ionization
Emission Regions. Jak tyto oblasti vznikly, zatim neni spolehlivé objasnéno
[35].

NGC 6826 je vysoce excitovanou planetarni mlhovinou (p = 11) [9].
Vzdalenému ultrafialovému spektru (Obr. 3.10) opét dominuji dublety re-
zonancnich ¢ar 1548 + 1551 CIV a 1238 4 1242 NV. Dublet NV tentokrat
ovSsem neni zcela saturovan, nemuze byt tedy pouzit k vypoctu konecéné
rychlosti hvézdného vétru. Dalsimi vyraznymi carami vykazujicimi profily
typu P Cygni jsou opét 1371 OV, 1719 NIV a dublet 1394 4 1403 SiIV.
Patrné jsou také rekombinacni ¢ary 1640 Hell a 1216 La. Vyraznou emisni
carou je také dublet 1906 + 1909 CIII] a v mensi mite 1604 OIII. Koneénou
rychlost hvézdného vétru tedy v tomto ptripadé pocitame pouze z ¢ary 1548

CIV (Obr. 3.3):

Aorv = (1542,99 £ 0.07) A,
Vysledkem pak je:
Voo = (1010 % 20) kms™".
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3.4 1IC 4593

Planetarni mlhovina IC 4593 se nachézi v souhvézdi Herkula. Jeji zvlastnosti
jsou bipolarni proudy hmoty, zbarvené ¢ervené diky emisi nizce excitovaného
ionizovaného dusiku [35].

IC 4593 je nizce excitovanou mlhovinu (p = 2) [9]. Spektru (Obr. 3.11)
opét dominuje dublet 1548 + 1551 CIV, dublet 1238 4+ 1242 NV je vsak jiz
méné vyrazny. Obé tyto ¢ary vykazujici profil typu P Cygni jsou vsak plné
saturované a vhodné k vypoctu konecné rychlosti hvézdného vétru (Obr. 3.4
a 3.5). Ostatni spektrélni ¢ary piitomné u predchozich mlhovin jiz nejsou
tak vyrazné, presto se ve spektru vyskytuji. Jsou to 1394 + 1403 SilV, 1335
+ 1336 CII, 1371 OV a 1719 NIV z car vykazujicich nesaturovany profil typu
P Cygni a rekombinacni ¢ary 1640 Hell a 1216 La. Posunuté vinové délky
car 1548 CIV a 1238 NV jsou:

Acrv = (1544, 00 & 0.09) A,
Any = (1234,00 £ 0.08) A.
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Konecna rychlost hvézdného vétru pak je:

Voo = (990 & 180) kms ™.

3.5 1C 418

Planetéarni mlhovina IC 418 se nachazi v souhvézdi Zajice. Jeji alternativni
nazev je Spirograph Nebula, jeji tvar totiz pripomina geometrické obrazce,
které se daji vytvorit pomoci spirografu. Spolu s mlhovinou IC 4593 maji
jadro o pomérné nizké teploté jen néco mélo nad limitem potfebnym k io-
nizaci obalky [35].

IC 418 je velmi nizce excitovanou mlhovinu (p = 1) [9]. Vzdalenému
ultrafialovému spektru (Obr. 3.12) tentokrat dominuji dva dublety jednou
ionizovaného uhliku, a sice 1335 + 1336 CII a 1906 + 1909 CIII. Intenzita
ostatnich spektralnich ¢ar je nizsi nez u predchozich mlhovin. Dublet 1238
+ 1242 NV neni patrny témér vubec. Mezi cary, které jsou stale pomérné
patrné, patii 1394 + 1403 SilV, 1371 OV a 1719 NIV, déile také 1640 Hell
a 1216 La.

K vypoctu konecéné rychlosti je opét nejvhodnéjsi plné saturovana cara
1548 CIV (Obr. 3.6). Jako vhodné se jevily i dvé cary tiikrdt ionizovaného
kiemiku 1394 SilV (Obr. 3.7) a 1403 SilV (Obr. 3.8), jejich saturace se ovSem
ukazala byt ne zcela dostatecnou a do konec¢ného vysledku nebyly zahrnuty.
Posunuté vlnové délky car 1548 CIV, 1394 SilV a 1403 SilV:

Aerv = (1546,3 £0.1) A,
Asirve = (1392,9 £ 0.2) A,
Asirve = (1402.0 £ 0.1) A,

Konec¢na rychlost hvézdného vétru (pouze z ¢ary 1548 CIV):
Voo = (370 £+ 30) kms™".
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3.6 Diskuze vysledku

3.6.1 Spektra

7 mého vzorku vzdalenych ultrafialovych spekter ¢tyt centralnich hvézd
planetarnich mlhovin je patrna jejich podobnost. Pozorované spektréalni ¢ary
jsou takika stejné u vsSech vybranych mlhovin. Pfitomnost vyraznych P
Cygni profilu je ztejma (zejména v ¢are CIV, nejvyraznéjsi care viech central-
nich hvézd planetarnich mlhovin), byla totiz kritériem pro vybér spekter.
U vsSech spekter pozorujeme rekombinacni ¢aru vodiku Lo, u niz je pa-
trné, ze se jedna o absorpcni spektralni ¢aru s emisnim pikem uprostied.
Za absorpcni profil je zodpovédnd mezihvézdna extinkce neutralnimi oblaky
vodiku a za emisni pik geokorona, ridkd vrstva neutralniho vodiku, dosahujici
az do priblizné 15 Ry, ve které zaii vodik v rekombinacnich ¢ardch Lymanovy
i Balmerovy série. Protoze druzice IUE se pohybovala ve vzdélenosti jen 4 —
7 Rz, jeji data jsou emisi z geokorény kontaminovéna. Ve vsech vybranych
spektrech je také patrna rekombinacni cara Hell.
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Mlhovina || p | Tess [K] | sat. P Cygni | A [A] v, [kms '] | veo [kms ']
CIV 1542,00 1200

NGC 6543 || 5 60000 NV 1234.03 1160 1180 + 20

NGC 6826 || 11 | 45000 CIV 1542,99 1010 1010 = 20
CIV 1544,00 810

IC 4593 2 35000 NV 1234.00 1170 990 £+ 180
CIV 1546,3 370

IC 418 1 37000 SilV 1392,9 180 370 £ 30
SilV 1402,0 180

Tabulka 3.2: Tabulka s parametry vybranych centralnich hvézd planetdarnich
mlhovin. p je excitacni tiida, T,¢f je efektivni teplota centralni hvézdy [20],
sat. P Cygni jsou spektralni cary vykazujici saturovany profil typu P Cygni,
A je pozorovana vlnova délka spodni hrany dané spektralni cary, vi je
koneéna rychlost hvézdného vétru vypocitand pouze z dané cary a v, je
koneény vysledek.

Podle [20] by meéla zavislost nékterych spektralnich ¢ar silné zdviset na
jeji excitacni tiidé. Jedna se hlavné o cary 1550 CIV, 1640 Hell a 1908
CIII, pficemz jejich intenzita by meéla klesat spolu s excitacni tiidou (coz
logicky souvisi s faktem, ze zafeni centralni hvézdy s nizkou teplotou neio-
nizuje obélku v takové mite, jako zareni vysokoteplotniho jadra). Toto plati
hlavné pro samotné mlhoviny, moje spektra vsak pochézeji ve velké mite
ze samotnych centralnich hvézd, tuto zavislost tudiz prilis nepozorujeme.
Excitacni ttida totiz kromé efektivni teploty centralni hvézdy zavisi i na
jinych parametrech (napi. na struktuie, vnitini kinematice nebo chemickém
slozeni). Ve spektru centralnich hvézd tyto parametry nehraji velkou roli,
zavislost intenzit spektralnich ¢ar (pochdzejicich z centralni hvézdy) by proto
meéla zaviset pouze na efektivni teploté jadra. Efektivni teploty jsou uvedeny
v tabulce 3.2 a byly ptevzaty z [20].

V mych spektrech ani tato zavislost neni piili§ vyraznd (coz je nejspis
zpusobeno malym poctem studovanych spekter), presto je patrné, ze u dvou
chladngjsich centralnich hvézd (IC 4593 a IC 418) jsou spektréalni ¢ary poché-
zejici z centralni hvézdy méné intenzivni nez u NGC 6543 a NGC 6826.
Céry pochazejici z hvézdného vétru centralni hvézdy jsou ty, které vykazuji
silné rozsitené profily typu P Cygni, pticemz ostatni ¢ary ziejmé pochazeji
ze samotné mlhoviny (Tabulka 3.1). Toto rozdéleni ovsem nemusi byt tak
jednoznacné a byla by k nému nutna podrobnéjsi analyza.
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Mlhovina || sat. P Cygni c [A] Vedge [k s | Vg [kms™!]
CIV 1,00 £ 0,08 1680 240

NGC 6543 NV 1,23 4+ 0,05 1880 360

NGC 6826 CIV 1,00 & 0,04 1480 240
CIV 1,00 £ 0,06 1290 240

1C 4593 NV 1,00 & 0,07 1760 300
CIvV 1,6 £ 0,1 1140 390

IC 418 Silv 1,0 + 0,1 710 270
Silv 1,0 + 0,2 700 260

Tabulka 3.3: ¢ uddva miru rozsifeni hrany Gaussovy funkce, veqq4 je odhad
krajni rychlosti hvézdného vétru (uréen z Dopplerova jevu pro odhadnutou
vlnovou délku horni hrany P Cygni profilu) a v, je odhad turbulentni
rychlosti hvézdného vétru (urcen jako polovina rozdilu vegge a V).

3.6.2 Konecné rychlosti hvézdného vétru

Fitovani profilu spektralnich c¢ar jak Gaussovou, tak chybovou funkci se
ukazalo byt velmi ptresné. Chyba jednotlivych parametri neptesahla jed-
notky procent, kromé ptipadu neuplné saturovanych ¢ar SilV u mlhoviny
IC 418, kdy chyba nékterych parametru presdhla 10 % . Z osmi fitovanych
profili se v Sesti pripadech ukéazala byt vhodnéjsi chybova funkce a jen
ve dvou pripadech Gaussova. Jako kritérium pro porovnani vhodnosti jsem
zvolil soucet ¢vercu rezidui (final sum of squares of residuals). Presto z jiz
zminénych duvodu byla pro vypocet rychlosti hvézdného vétru zvolena po-
sunutd vlnova délka urcend pouze z fitu Gaussovy funkce.

V pripadé, ze byla vysledné rychlost vypocitana z vice spektralnich car,
jeji chyba byla urcena ze zakona Siteni chyb pro opakované méreni stejné
veli¢iny. V pripadé, ze byl vypocet proveden pouze z jedné cary, byla chyba
urcena pouze z chyby parametru posunuté vinové délky. Z toho vyplyva,
ze by se mnou urcenym neurcitostem rychlosti hvézdného vétru neméla
prisuzovat velkd véha, obecné by se daly ocekavat chyby vétsi, fadové az
stovky kilometru za sekundu.

Co se tyce vyslednych konecnych rychlosti hvézdnych vétru jednotlivych
centralnich hvézd, hodnoty pro IC 4593 (990 kms™') a NGC 6826 (1010
kms™') vysly pomérné dobfe v porovnani s [25], kde autoii uvadéji hod-
noty ze svych vypocitanych spekter jako 850 kms™", respektive 1200 kms ™.
Moje vysledky u mlhovin IC 418 (370 kms™") a NGC 6543 (1180 kms™)
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se ukazaly byt o nékolik set kilometru za sekundu nizsi v porovnani s li-
teraturou (podle [25] 800 kms™" pro IC 418 a podle [20] 1900 kms™' pro
NGC 6543). Nesrovnalosti ve vysledcich jsou nejspis zapfi¢inény ruznymi
postupy pii vypoctu. Muj postup byl velmi jednoduchy a spocival primo
ve zpracovani pozorovanych spekter. V literatute, se kterou své vysledky
delovani atmosfér centralnich hvézd. Duvodem je snaha o vypocet rychlosti
ztraty hmoty centralni hvézdy, ktera se ptimo ze spektra nedd urcit snadno.
Netplna dokonalost modelu pak muze mit za néasledek nepresnost v nékte-
rych vypocitanych parametrech, u [25] konkrétné mohla vést k nadhodnoceni
hmotnosti centrélnich hvézd (u Sesti z deviti centralnich hvézd je vysledna
hmotnost vétsi nez 1 Mg,). Prilis vysoka hmotnost centralni hvézdy pak vede
k nadhodnoceni tinikové rychlosti z povrchu hvézdy, tudiz i koneéné rychlosti
hvézdného vétru, jelikoz ta je tinikové rychlosti imérna.

Pro vybrané centralni hvézdy byla urcena také turbulentni rychlost hvézd-
ného veétru vy, jako polovina rozdilu vegqge & Voo. Pro urceni této rychlosti
bylo nutné odhadnout vilnovou délku horni hrany P Cygni profilu, vysledky
je tudiz tieba brat opravdu jako odhady a mohou byt zatizeny systematickou
chybou. Pro pfesné urceni polohy horni hrany by bylo nutné provést dalsi
sérii fitovani. Podle [6] se turbulentni rychlosti centralnich hvézd planetarnich
mlhovin pohybuji mezi 100 a 350 kms™*, podle [21] pak mezi 0,1 a 0,2v.
7, tohoto srovnani vyplyva, ze mé odhady jsou nejspis lehce nadhodnocené.



Zaver

Na zékladé dat naméfenych druzici International Ultraviolet Explorer byly
ve vzdalenych ultrafialovych spektrech ¢ty vybranych centralnich hveézd
planetarnich mlhovin identifikovany nejvyraznéjsi spektralni cary a byl disku-
tovan jejich puvod. Absorpéni ¢asti spektralnich car vykazujici saturované
profily typu P Cygni byly prolozeny vhodnymi funkcemi a ze zjisténé po-
sunuté vinové délky byly z Dopplerova jevu (pfi znalosti jejich klidovych
vlnovych délek) vypocitany konecné rychlosti hvézdnych vétra vybranych
centralnich hvézd. Z rozsiteni hran P Cygni profilu pak byly odhadnuty tur-
bulentni rychlosti hvézdnych vétru. Ukazalo se, ze metoda vypoctu, ackoli
velice jednoduché, vedla k pomérné dobrym vysledkum.
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