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Anotace

Hvézda 60 Cyg prosla v minulém obdobi pomérné vyraznou zménou spektra. Tato
prace se zabyva modelovanim disku kolem Be hvézdy 60 Cyg za pouziti programu
SHELLSPEC. Program SHELLSPEC je schopen interpretovat spektralni data (elektro-
nova hustota, rozméry obélky, teplota). V praci je popsan vliv jednotlivych parame-
tra disku na profil ¢ary Ha a srovnani namodelovanych profila Ha s pozorovanymi
profily hvézdy 60 Cyg. Z parametri modelovaného disku jsem se pokusila popsat
¢asovy vyvoj chovani obalky kolem hvézdy 60 Cyg.

Annotation

Star 60 Cyg has come through relatively pronounced change in spectrum in the recent
time. This work concerns with modelling of a disk around the Be star 60 Cyg by
SHELLSPEC code. SHELLSPEC code is able to interpret spetral data (electron density,
shell geometry, temperature). I've described influence of several parameters of the
disk over Ha line’s profile and comparision of model profiles of He line with observed
profiles of the star 60 Cyg. I've tried to describe time progress of behaviour of the
shell around the star 60 Cygni from parametres of disk’s model.
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Be hvézdy jsou rychlerotujici B hvézdy, které maji ve spektru emisni cary vodiku.
Jsou to hvézdy, které se nachéazeji na hlavni posloupnosti Hertzsprungové-Russellové
diagramu nebo v jeji blizkosti.

7 pozorovani v riznych oborech elektromagnetického spektra bylo zjisténo, ze
v roviné rovniku Be hvézd se nachéazi disk, ktery se rozprostird do vzdalenosti né-
kolika poloméru hvézdy. I po dlouhé historii pozorovani, neni vznik obalek (disku)
kolem Be hvézd vysvétlen. Existuje nékolik hypotéz, které se pokousi Be fenomén
vysvétlit, ale zddna zatim nepopisuje vznik disku tak, aby platila obecné.

Program SHELLSPEC je schopen interpretovat spektralni data (elektronova hus-
tota, rozméry obalky, teplota). Pokusila jsem se timto programem namodelovat pro-
fily Ha hvézdy 60 Cygni a zjistit vlastnosti obalky kolem této hvézdy.
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2.1 Elektromagnetické zareni

Elektromagnetické zafeni je priénym vInénim, kde proménné vektory magnetické
indukce a elektrické intenzity jsou vzajemné kolmé a soucasné kolmé ke sméru siteni
(tzv. Poyntingtv vektor). Na zafeni muzeme nahliZet jako na vlnu i jako na proud
Castic. Jako vlnu je charakterizuje rychlost Sifeni (pro vakuum je rovna rychlosti
svétla ¢), vinova délka \ a frekvence v. Tyto velifiny jsou spolu vazané relaci:

r= &
v

Céstice elektromagnetického zafeni je foton, ktery ma energii:
E = hv

Pokud mé zéfeni pouze jednu vlnovou délku, mluvime o monochromatickém
zareni, ale realné zdroje vzdy vysilaji zareni o ruznych vlnovych délkach.

Spektrum zahrnuje elektromagnetické zareni vSech vinovych délek, které délime
na radiovou oblast, mikrovlnou, infracervenou, viditelnou, ultrafialovou, rentgeno-
vou a gama oblast. Jestlize se ve spektru vyskytuji vSechny vlnové délky a jejich
intenzita je hladkou funkci, pak mluvime o spojitém spektru. Priklad spektra je na
obrazku 2.1, ktery jsem pievzala z [19].
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Obrazek 2.1: Slunecéni spektrum

2.2 Historie objevu spektra

Viibec prvni, kdo se pokousel o rozklad svétla, byl Jan Marek, kterému se podatilo
rozloZit svétlo na jednotlivé barvy pomoci hranolu. Ale teprve Fraunhofer a po ném
Kirchhoff zdokonalili v 19. stoleti pouziti rozkladu svétla ve fyzice a astronomii.

Joseph von Fraunhofer v roce 1814 experimentoval s rliznymi typy hranolt.
Diky tomu objevil ve sluneénim spektru tisice temnych ¢ar rizné sitky a intenzity.
Od té doby se témto caram iikd Fraunhoferovy cary. Teoretické vysvétleni ptivodu
Fraunhoferovych ¢ar podal pozdéji némecky fyzik Gustav Robert Kirchhoff.

Zaklady hvézdné spektroskopie polozili Robert Bunsen a Gustav Robert Kirch-
hoff, ktefi jako prvni systematicky pozorovali pozemské latky. Ze svych pozorovani
se dozveédéli, ze pevné latky a kapaliny vyzafuji spojité spektrum a plyny spektrum
c¢arové. Dokazali, Ze kazdy prvek mé charakteristicky soubor vlnovych délek, tedy
maji spektrum ojedinélé, coz nam umoziuje jejich identifikaci.

Pozdéji presli k pozorovani kosmickych objektti. Ve slunecnim spektru je zaujal
vyrazny carovy dublet, nachézejici se ve stejné oblasti jako sodikovy dublet. Pro
potvrzeni domnénky, ze vinové délky car jsou identické, vlozili pred spektroskop
namireny ke Slunci plamen hordku do zluta obarveny soli. Predpokladali, ze ¢ara
bude potlacena, ale zjistili, ze se jesté vice prohloubila.

Po nékolika sériich pokust Kirchhoff roku 1859 predlozil feseni, které vysvétlilo
vzhled sluneéniho i hvézdného spektra. Na pozadi hustého zhavéjsiho, pravdépo-
dobné kapalného nebo pevného prostiedi uvnit¥ Slunce se promita fidsi a chladnéjsi
plyn, ktery absorbuje prochazejici zafeni prednostné v téch vlnovych délkich, na
nichz sam zari. Timto zptsobem identifikoval ve sluneénim spektru sodik, vodik,
vapnik, chrom a zelezo.



Kirchhoffovy zakony spektroskopie

1. Horka pevna latka, kapalina nebo husty plyn pod velkym tlakem vyzaruji
spojité spektrum.

2. Horky, fidky plyn vyzaruje emisni spektrum.

3. Spojité spektrum, které prochéazi chladnym, fidkym plynem se zméni na ab-
sorp¢ni spektrum.

Ve stejném roce 1859 predlozil Kirchhoff objev rovnovahy mezi pohlcenym a vy-
silanym zarenim absolutné cerného télesa. Kirchhoff zjistil, ze intenzita vyzafovani
je urcena jen teplotou télesa. Na tuto myslenku navéazal W. Wien objevem zakona,
ktery byl ale experimentalné ovéfen jen pro vysoké teploty a malé vinové délky.
Neptesnost doplnil J. W. Rayleigh svym zakonem, ktery zase neplatil pro vysoké
teploty a malé vlnové délky. Tuto rozpolcenost sjednotil roku 1905 Max Planck
objevem obecného zakona zafeni absolutné ¢erného télesa, pricemz platnost obou
predchozich zakoni ziistala nezménéna.

Astronom Norman Lockyer a chemik Edward Frankland opravili Kirchhoffovy
zékony a prokézali, ze vzhled spekter nezavisi pouze na chemickém slozeni, ale i na
hustoté a teploté objektu. Kazdy prvek ma své charakteristické ¢arové spektrum,
ale jejich intenzita a poloha zavisi i na fyzikalnich podminkach kolem objektu.

2.3 Spektralni klasifikace hvézd

S rostoucim poc¢tem pozorovanych spekter hvézd vznikla potfeba spektra néjakym
zpusobem rozdélit. Spektra s podobnymi vlastnostmi byla zarazena do jednotlivych
skupin. Nejvhodnéjsi klasifikaci je tzv. Harvardska klasifikace, doplnéna rtznymi
dodatky, kterou zavedli E. C. Pickering a A. Cannonové pocatkem 20.stoleti. Je-
jich prace obsahovala 225300 hvézd. Voditkem k rozdéleni je vyskyt a intenzita
spektralnich car. Jedna se hlavné o ¢ary Balmerovy série, ¢ary vapniku, ¢ary kovil
a u chladnych hvézd molekularni pasy.

V soucasné dobé existuje 13 skupin, kazda z nich je oznacena velkym pismenem:
(Q, P, W) O, B, A, F, G, K, M, (S, R, N). Pismena v zavorkidch oznacuji sku-
piny hvézd s méné znamou spektralni tfidou. Posloupnost spektralnich t¥id urcuje
klesajici teplotu od pismena Q do N.

Skupina P zahrnuje plynné mlhoviny, skupina Q novy a Wolfovy-Rayetovy hvézdy
jsou ve skupiné W, které se od ostatnich hvézd lisi pfitomnosti Sirokych a intenziv-
nich ¢ar, mezi nimiz se nalézaji i ¢ary ionizovaného helia.

Spektra chladnych hvézd typu S jsou velmi podobné hvézdam typu K a M. Oproti
nim ale obsahuji mnozstvi molekularnich past. Hvézdy ze skupin R, N se nékdy
oznacuji jako C, protoZe se u nich velmi Casto objevuji vyrazné pasy uhlikatych
sloucenin.

vvvvvv
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Spektralni klasifikace hvézd

oznadceni

barva

teplota [K]

charakteristika

)

B

Kazda spektralni skupina je jesté rozdélena do dalsich 10 podskupin, které jsou

modréa

modrobilé

bila

bilozluta

zlutéa

oranzova

oranzovocervené

> 30000

11000-30 000

7500-11 000

5900-7500

5200-5900

3900-5 200

2500-3900

spojité spektrum, absorpéni
¢ary ionizovaného helia
absorpéni c¢ary neutralniho
helia, Balmerovy série vodiku
a ionizovaného kysliku

silné ¢ary Balmerovy série vo-
diku, objevuji se ¢ary ionizo-
vaného vapniku a ¢ary kovi
¢ary Balmerovy série sldbnou,
zesiluji se Cary ionizovaného
vapniku a kovil

velmi silné ¢ary ionizovaného
vapniku, pocetné cary kovii,
hlavné zeleza

silné cary kovu, slabé ab-
sorp¢éni molekulové pasy

silné pasy molekul, TiO

oznaceny Cisly: 0, 1, 2, ..., 9 a piSou se hned za velké pismeno.

Dalsim doplnénim bylo popsani rtiznych zvlastnosti spekter. K velkym pismentim
oznacujicim spektralni skupinu byly doplnény predpony nebo pripony. Pfed oznaceni
se napfiklad miize psat: sd, d, wd, sg, g, c. Tyto zkratky se pouzivaji pfi rozliSeni
hvézd se stejnou povrchovou teplotou. A za oznacenim se pouzivaji f, p, e, n, s,
k, m, v, pec, které oznacuji typ spektra. Naptiklad pismeno f oznacuje spektrum
se Sirokymi emisnimi ¢arami vodiku v horkych hvézdach nebo pismeno m oznacuje

spektrum s ¢arami ruznych kovi, e ukazuje na pritomnost emisnich car.

Od druhé poloviny 20. stoleti se nejvice pouziva zdokonalené Morganovy-Keena-
novy klasifikace, kde se Harvardska klasifikace dopliiuje o luminozitni t¥idy, které

zhruba udavaji polohu hvézdy v Hertzprungové-Russellové diagramu:

Ia  jasni obri
Ib  veleobii
II  nadobti
IIT  obfi

v
N
VI

VII

podobri

hvézdy hlavni posloupnosti

podtrpaslici

bili trpaslici
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2.4 Zplsoby pozorovani spekter

Spektroskopie je véda, kterd se zabyva rozkladem svétla a jeho studiem. Spektrosko-
pie je zdrojem informaci o chemickém slozeni, rotaci, pohybu, teploté nebo magne-
tickém poli vesmirnych objekti. V soucasnosti uz neni astronomickéa spektroskopie
omezena pouze na viditelné svétlo, ale zabira vSechny druhy elektromagnetického
zéfeni. Mérici technika je spektrometrie a zafizeni, kterym mtzeme toto méfeni
provést je spektrometr, spektrograf, spektroskop aj.

Spektrometr je optické zafizeni, pouzivané na méreni vlastnosti svétla pres spe-
cifickou ¢ast elektromagnetického spektra. Spektrometr je ve spektroskopii pouzivan
pro méfeni vinovych délek spektralnich ¢ar a jejich intenzit.

Spektrograf je opticky pfistroj, ktery rozklada svétlo nebo jiny druh zafeni ve
spektrum. Astronomické spektrografy pracuji ve spojeni s dalekohledy. Vétsina dale-
kohledu na svété ma spektrograf, kterym miuZzeme zjistit chemické slozeni a fyzikalni
vlastnosti vesmirnych téles nebo urcit jejich radialni rychlost z Dopplerova posuvu.
Zékladni rozdéleni spektrografii je Stérbinovy a bezstérbinovy.

Stérbinovy — Obraz zdroje vytvoreny dalekohledem dopada na tizkou vstupni stér-
binu, kterd vybere z obrazu tzky prouzek a prosly rozbihavy prouzek se v ko-
limatoru pfeméni na rovnobézny svazek. Tento svazek poté dopadé na hranol
nebo miizku — hranolovy, mfizkovy spektrograf.

Bezstérbinovy — V nékterych piipadech zdroj zafi pouze na nékolika emisnich ca-
rach, proto nemusime pouzivat Stérbinu. Na snimku se misto pruhu s tzkymi
spektralnimi carami objevi monochromatické obrazy zdroje v téch vlnovych
délkach, které odpovidaji spektralnim ¢ardm zdroje. Jedné se napiiklad o pla-
netarni mlhoviny aj. Nékdy mtzeme vypustit i kolimator a misto bodovych
obrazi pozorujeme spektra objektd. Objektivni hranol je nejjednodussim bez-
Stérbinovym spektrografem.

Spektrum lze zachytit riznymi detektory. Prvni detektory, které se pouzivaly,
bylo oko (spektroskop) a fotografickd deska (spektrograf), které vyst¥idaly moderni
elektronické detektory jako napiiklad CCD (Charge-Couple Device) (spektrograf)
¢i fotonasobi¢ (spektrometr).

K této kapitole jsem ¢erpala hlavné z [3], [4], [17].

12



Tchhitint analyra

Rozborem spektra kosmickych objekti lze ziskat mnoho informaci, a proto spektralni

vvvvv

spektralnich ¢ar a jejich intenzity, mizeme zjistit chemické slozeni zdroje zafeni.
Z celkového prubéhu intenzity ve spektru lze urcit radiadlni rychlost, povrchovou
teplotu hvézdy, ktera souvisi s barvou a jeji spektralni tfidou.

3.1 Typy spekter

Carové spektrum Obsahuje ¢ary odpovidajici jen nékterym vinovym délkdm. Vzni-
ka jako dusledek prechodt, které jsou spojeny s vyzafenim (emisni spektrum)
¢i pohlcenim (absorpéni spektrum) fotonu o energii odpovidajici rozdilu pfi-
slusnych energiovych hladin.

Emisni spektrum vysilaji napfiklad emisni mlhoviny, absorp¢éni spektrum se
tvori ve fotosférach hvézd. Jako ptiklad muzeme uvést Fraunhoferovo spek-
trum.

Emisni spektrum Spektrum tvofené emisnimi ¢arami. Vznika piechodem elek-
tront z vyssich hladin na nizsi, kdy dochéazi k emisi fotonu. Energie fotonu
odpovida elektronovym hladindm pro dany plyn. Pozorujeme pak emisi urci-
tych ¢ar, odpovidajici nejriiznéjsim pirechodim mezi stavy. Pro mirnou teplotu
existuje pouze prvni excitovany stav a vidime jen jednu silnou emisni ¢aru. Pri
zvysujici se teploté se postupné objevuji dalsi ¢ary.

Be hvézdy jsou hvézdy, u kterych se ve spektru objevuji emisni ¢ary, vznikajici
v rozséhlych obalkach kolem hvézdy.

Absorp¢ni spektrum Spektrum, ve kterém na pozadi spojitého spektra pozo-
rujeme pouze absorp¢ni ¢ary. Absorpéni Cary vznikaji, kdyz svétlo prochazi
chladnéjsi ¢asti atmosféry. Molekuly, atomy, ionty, které jsou v atmosféie, mo-
hou pohltit pouze takové prochézejici fotony, jejichz energie odpovida hladindm
energie atomi, molekul. Svétlo je o tyto fotony ochuzeno. Ve spektru tyto fo-
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tony ,vidime“ jako tmavé ¢ary na vlnovych délkach, odpovidajicich vlnovym
délkadm fotont.

Vétsina hvézd mé absorpéni spektrum.

Spojité spektrum Spojité spektrum (kontinuum) se po rozloZzeni ve spektrografu
ve viditelném oboru jevi jako barevny pas s barvami od ¢ervené po fialovou.
Spektrum je velmi méalo zavislé na vlnové délce. Intenzita se s vinovou délkou
meéni jen zcela pomalu. Tvar tohoto spektra je vyrazné ovlivnén teplotou.

Zvysi-li téleso svoji teplotu, presouva se maximum intenzity ke kratsim vino-
vym délkam. RozloZeni zafivého toku ve spektru absolutné cerného télesa je
déno Planckovym zakonem:

2hc? 1
I\T) = N ke
e kT — 1
muzeme také psat:
2n® 1
I, T) =2

et —1
kde c je rychlost svétla, A vinova délka, h Planckova konstanta, & Boltzmanova
konstanta, v kmitocet, I intenzita, T' teplota.

3.2 Spektrum vodiku

Vodik je nejrozsifenéjsi prvek ve vesmiru a jeho absorpcéni nebo emisni spektrum se
casto naléza u nejriiznéjsich kosmickych objektii.

U tohoto spektra jsou velmi dulezité prechody, kdy alespon jedna z hladin od-
povida stavu n = 1,2, 3,4. Pfechody mezi jednotlivymi hladinami n, < n; tvori
série: Lymanova, Balmerova, Paschenova, Bracketova, ... série. Lymanova série se
vztahuje k pfechodu na n, = 1, Balmerova n, = 2, Paschenova n, = 3 a Brackettova
ne = 4 atd.

Lymanova série Balmerova série
ny A [nm] oznafeni  mp A [nm]  oznadeni
2 121,57 La 3 656,3 Ha
3 102,58 Lg 4  486,2 Hp
4 97,25 Ly 5 434,1 H~y
oo 91,2  hrana série oo 364,4 hrana série
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Paschenova série

ny A [nm]  oznaceni

4 18751 Pa
5 12818 P3
6 1093,8 Py

oo 820,4 hrana série

3.3 Profil spektrdlnich car

U spektralnich ¢ar rozezndvame jejich vnitini centralni ¢ast — jddro, rozsitené Do-
pplerovym rozsitenim a kridla ¢dry, kterd navazuji na jadro a jsou vytvarena tutlu-
mem! nebo Starkovym jevem.

Profil ¢ary se vztahuje ke kontinuu, tj. aroven spojitého spektra s relativni in-
tenzitou 1. Plocha redlné spektralni ¢ary, vyjadfend v jednotkach vlnové délky, se
nazyva ekvivalentni sirka ¢dry w. Udadva mnozstvi zafeni, které ze spojitého spektra
odstrani absorpéni ¢ara. Céra se zméni na pruh o stejné plose. Profil ¢ary je vidét
na obrazku 3.1.

U slabych ¢ar pozorujeme pouze jadro Cary.

I

10f——====c---r——---===

kridla ¢ary

0,5

Jadro cary

ro !

0,0

A

Obrézek 3.1: Profil a ekvivalentni Sitka spektralni ¢ary

LPokles amplitudy oscilaci asem
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3.4 Rozsifeni spektralnich car

3.4.1 Dopplerovo rozsireni

Dopplertav jev Jedna se o zménu vlnové délky zatfeni, kterd je zptisobena vzajem-
nym pohybem pozorovatele a zdroje zatfeni. V pripadé, kdyz se zdroj od nas
vzdaluje, vlnova délka je posunuta k cervenému konci spektra, zda se nam
delsi. Naopak, kdyz se k ndm zdroj pfiblizuje, je posunuta k modrému konci
a jevi se nam kratsi.

Velikost posuvu A\ zavisi na rychlosti zdroje vzhledem k pozorovateli:

AN v

A c

kde ) je vinova délka zafeni vysilaného nehybnym zdrojem, c je rychlost svétla,
v rychlost. Tento vzorec plati jen pro v < ¢, kdyz toto neplati, musime pouzit
relativisticky tvar rovnice:

AN _ (et

A _ (C ! V) _

Dopplertv jev se pozoruje ve vSech oborech elektromagnetického zareni. Po-
chopeni tohoto jevu znamenalo obrovsky prilom v poznavani vesmiru. Diky
nému muzeme urcit radiadlni rychlosti vesmirnych objektd, obézné rychlosti
a hmotnosti dvojhvézd nebo jej vyuzit pro hledani exoplanet.

Dopplerovo rozsifeni tepelnym pohybem Rozsifeni spektralni ¢ary v dusledku
tepelného pohybu absorbujicich atoma. Atomy, které se pohybuji od nas, vy-
silaji svoji ¢aru posunutou k cervenému konci spektra. Pfiblizujici se atomy
maji ¢ary posunuty k modrému konci.

Tepelny pohyb je v kazdém plynu ¢i plazmatu, proto se s nim setkdvame velmi
casto.

Dalsi pri¢inou Dopplerova rozsifeni mize byt i turbulence nebo konvekce ve
hvézdné atmosfére.

3.4.2 Zeemaniv jev

Rozstépeni spektralnich car magnetickym polem se nazyvé Zeemaniv jev. Je-li plyn
s ¢arovym spektrem v magnetickém poli, tak muZze dojit k tomu, Ze se jednotlivé
Cary rozstépi na dvé nékdy i tii ¢ary (dublet, triplet). Zpiisob rozstépeni ¢ar zavisi
na sméru magnetického pole viici pozorovateli a na jeho intenzité. To nam dovoluje
ve spektru mértit velikost a smér magnetického pole v pozorovaném zdroji. Je-li
magnetické pole slabé, pozorujeme u Car pouze rozsifeni.

3.4.3 Starkdv jev

%

Rozstépeni nebo rozsifeni spektralnich ¢ar zptisobené elektrickym polem nazyvame
Starkuv jev. Je-li velikost Starkova jevu pfimo tmérna intenzité elektrického pole
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mluvime o linedarnim Starkové jevu, pfi silnych polich je velikost tmérna druhé moc-
niné intenzity a mluvime o kvadratickém Starkové jevu.

Nejvice se Starkiv jev projevuje u spektralnich ¢ar vodiku a s rostoucim proto-
novym ¢islem klesé. V proménlivém elektrickém poli plazmatu, kde se kolem zariciho
atomu neustale pohybuji nabité ionty a elektrony, piisobi rozsifeni ¢ar — atomarni
Starktuv jev. Rozsifeni je imérné hustoté iontd a elektronti v plazmatu, je i ukaza-
telem tlaku ve hvézdné atmosféte.

3.4.4 Rozsifeni rotaci

Pri kazdé rotaci hvézdy se ¢ast povrchu ptiblizuje, ¢ast vzdaluje, takze pozorované
¢ary jsou posunuty k ¢ervenému nebo modrému konci spektra. U hvézd pozorujeme
zareni z celého disku, a proto se rotace projevi ve spektru jako rozsireni ¢ar. Velikost
rozs$ifeni zavisi na rychlosti rotace a hlu, pod jakym je rotac¢ni osa objektu vii¢i nam
sklonéna, tzv. inklinace neboli sklon. Spektralni ¢ary vznikajici pobliz okraje hvézdy
se oproti puvodni hodnoté ze stfedu hvézdy A posunou o A\, jejiz hodnotu miZeme

vypocitat ze vztahu:
AN

vsing = c—

A
Nejveétsi rozsiteni pozorujeme, je-li osa k pozorovateli kolma. Miri-li osa pfimo k po-
zorovateli, rozsifeni rotaci nenastava viibec.

3.4.5 Rozsireni tlakem

Posunuti zavisi jak na tlaku, tak na prvku samém. S rostoucim tlakem roste rozsireni
¢ar a pii velmi vysokém tlaku dochézi k tomu, ze ¢arové spektrum prejde do spektra
spojitého. Naopak pfi malém tlaku jsou ¢ary velmi ostré. TakZe i pfi pouhém pohledu
na spektrum muzeme hrubé odhadnout tlak v atmosfére hvézdy.

V hustém prosttedi, kde dochazi k velmi ¢astym srazkam, zptisobi srazky zmény
hladin energie v atomech a tim se snizuje ostrost a zvétsuje rozsifeni spektralnich c¢ar.

K této kapitole jsem ¢erpala hlavné z [3], [4], [17].
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7W4
DB Siorety

4.1 Co jsou Be hvézdy?

Be hvézdy jsou rychlerotujici hvézdy tiidy B vSech luminozitnich t¥id kromé ve-
lelobrti. Be hvézdy vykazuji, nebo v minulosti vykazovaly, pfitomnost emisni ¢ary
vodiku a jinych prvki, priklad ¢asti spektra Be hvézdy je na obrazku 4.1, ktery jsem
prevzala z [20]. Jedna se pfedevsim o ¢ary HI, Hel, Fell a nékdy také Sill a MgII.

Jsou to hvézdy, které lezi na hlavni posloupnosti v H-R (Hertzsprungové-Russe-
llové) diagramu nebo v jeji blizkosti. Hvézdy typu B se fadi do tfidy Be ihned, co
se u nich objevi emisni ¢ara. Vymizi-li emisni ¢ara a hvézda méa spektrum tifidy B,
porad tuto hvézdu oznacujeme jako hvézdu tiidy Be, jelikoz se u ni mize emisni
¢ara znovu objevit.

Prvni Be hvézdy byly pozorovany otcem Angelem Secchim. V roce 1866 pozoroval
emisni ¢ary u hvézdy -y Cassiopeiae — archetyp Be hvézdy, ale az o 120 let pozdéji
Collins (1987) zavedl definici Be hvézdy: ,hvézdy tfidy B vSech luminozitnich t¥id
kromé velelobri, jejichz spektrum ma nebo nékdy mélo jednu nebo vice Balmerovych
¢ar v emisi®, ktera se pouziva dodnes.

V roce 1886 bylo zndmo pouze 5 Be hvézd. Katalogy Merilla a Burwellové v roce
1949 uz obsahovaly asi 1088 Be hvézd. A Wackerling jich v roce 1970 shromazdil
témeér 3 000.

K této kapitole jsem ¢erpala hlavné z [3], [18].

4.2 Emise

7 pozorovani v riznych oborech elektromagnetického spektra bylo zjisténo, ze v ro-
viné rovniku Be hvézd se nachézi disk, ktery se rozprostirda do vzdalenosti nékolika
polomért hvézdy. Emisni ¢ary ve spektru se vysvétluji pfitomnosti tenké obalky,
kterd ma tvar tenkého disku v oblasti rovniku, coZz potvrzuji numerické vypocty
i pozorovani.
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Obrazek 4.1: Piiklad spektra Be hvézdy v Cas

Miuzeme pozorovat rizné profily emisnich ¢ar, podle toho, z jakého thlu se na
hvézdu divame, viz obrazek 4.3. Pfi ¢ > 0° vidime obvykle dva emisni vrcholy,
protoze pozorujeme zafeni z obalky, kde se jedna ¢ast k nam pfriblizuje a druha
vzdaluje. Pti pohledu na pdl hvézdy vidime pouze jeden emisni vrchol.

Otéazkou je, jak je mozné, ze si nékteré B hvézdy dokazaly za fotosférou vytvorit
tak hustou obalku, kterd umoznuje vznik silné emise — Be fenomén. I po dlouhé
historii pozorovani, Be fenomén (vznik Be hvézd) neni jesté objasnén.

Be fenomén se také objevuje u tfid O a A, které jsou znamé jako Oe a Ae hvézdy.

4.3 Proménnost Be hvézd

vvvvvv

tenzité zafeni a polarizaci). Frekvence zmén v profilech ¢ar pokryva Sirokou ¢asovou
oblast. Od rychlych zmén v profilu ¢ary ménicich se béhem nékolika hodin nebo mi-
nut, az po dobu, kdy se profil neméni nékolik let. Existuje nékolik typt proménnosti.

4.3.1 Dlohoudoba proménnost

Dlouhodoba proménnost je typ proménnosti, kdy se hvézda tfidy B méni na hvézdu
tfidy Be a naopak. To znamend, ze ve spektru hvézdy se objevuje a casem opét mizi
emisni ¢ara. Vyskytuji se i domnénky, ze vSechny hvézdy typu B jsou typu Be, ale
ne vSechny projevily emisni aktivitu.

4.3.2 Stfednédobd proménnost

Strednédobé zmény trvaji vétsinou nekolik tydnt az meésicti. Vétsinou se jedna o pe-
riodické zmény radidlni rychlosti, intenzity spektralnich ¢ar a jasnosti. Casto se
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jedné o dusledky podvojnosti hvézdného systému. Druhd slozka mize prispivat k Be
fenoménu.

4.3.3 Rychlé zmény

Rychlé zmény jsou pozorované u ranych hvézd typu Be. Zmény probihaji pouze né-
kolik hodin ¢i minut. Nékdy dochézi i k ndsobeni period, tento pfipad byl pozorovan
napfiklad u hvézdy p Cen. Nejlépe toto vysvétluje hypotéza o neradialni pulsaci, viz
podkapitola 4.4.2. Samotna pulsace hvézdy nestaci na to, aby vytvorila dostateéné
tlusty disk, v kterém by vznikla pozorovana emise. Mohla by byt alespon potfebnym
dopliiujicim mechanismem tvorby disku a emise.

434 V/R pomér

U vétsiny Be hvézd jsou emise v obou kridlech stejné velké, ale existuje i vyznamna
Cast asi 1/3 Be hvézd, u kterych miZzeme pozorovat tzv.
violet-to-red pomér V/R, kdy se poméry obou emisi méni.
Casto se to vysvétluje tim, Ze na disku se vyskytuje jed-
noramennd hustotni vlna. Pokud se vlna k nam priblizuje,
tak V/R > 1, kdyz se vzdaluje pak V/R < 1. U Be hvézd
se muze ménit od V = R az po V/R proménnost a zase
nazpatek.

Cykly mohou trvat i n€kolik let. Proménnost se ale
miize odehravat na kratsi casové skale i pouze nékolik dni,
kdy dochazi k rychlé tvorbé obalky. Pozorovaly se napii- Obrazek 4.2: V/R pomér
klad pfi vzplanutich na p Cen. Cyklické zmény trvajici nékolik dni mohou byt di-
sledkem podvojnosti hvézdy.

4.4  Priciny vzniku Be fenoménu

Jak vznika obalka, ktera rotuje kolem hvézdy? Aby se vytvoril dostatecné silny disk,
v kterém vznikd emise, musi z fotosféry néjakym zpisobem unikat dostatek mate-
ridlu, aby umoznil vznik disku. Zaroven je potfeba dodat disku moment hybnosti.
Existuje nékolik hypotéz, které tento jev vysvétluji.

4.4.1 Model rotacni nestability

Jiz v roce 1931 si Struve myslel, Ze emise pochazi z disku kolem hvézdy. Snazil se
prijit na to, jak dochézi ke vzniku Be fenoménu. Zjistil, Ze absorpéni ¢ary Be hvézd
jsou velmi Siroké, Sirsi nez u klasickych hvézd. Byl si védom toho, Ze ¢im jsou ¢ary
§irsi, tim je rotac¢ni rychlost hvézdy vétsi. Domnival se, Ze hvézda rotuje tak rychle,
ze dochazi k uvolnéni materialu z fotosféry, ktery poté tvori disk. Predpokladal, ze
rotac¢ni rychlost dosdhne kritické hodnoty, kdy dochéazi k rovnovaze mezi gravita¢ni
a odstiedivou silou a obalka pak vznika rotac¢ni nestabilitou.

Ze soucasnych pozorovani vyplyva, ze rovnikova rota¢ni rychlost u Be hvézd
dosahuje pouze 70-80 % kritické rychlosti. Navic Struveova myslenka nevysvétluje
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cyklické vznikani a zanikani disku. Rotace je jisté diuleZitou soucasti ve vzniku disku,
ale neni to jediny mechanismus.

V posledni dobé se ale ukazuje, Ze pfi téchto méfenich byl Spatné zapocitan vliv
gravita¢niho zrychleni. Je tedy mozné, ze Be hvézdy rotuji mnohem rychleji nez se
doposud myslelo. Jejich rota¢ni rychlost by mohla byt velmi blizka kritické rychlosti,
ale stale neexistuje vysvétleni vzniku disku. Potfebnym mechanismem by mohla byt
pulzace, hvézdny vitr nebo tlak zafeni.

Diky modelu rota¢ni nestability dokazal Struve vysvétlit nékolik profilti emisnich
car, obrazek 4.3. Mizeme tak délit Be hvézdy na hvézdy s dvéma emisnimi k¥idly,
Be shell hvézdy a pole-on hvézdy.

4.4.2 Pulsacni hypotéza

Pulsace je zptisobena zménami hydrostatické rovnovahy ve vnéjsich vrstvach hvézdy.
Pulsace mutize byt radidlni nebo neradidlni. Neradidlni pulsace znamend, ze nékteré
¢asti hvézdného povrchu se pohybuji periodicky dovnitf, zatimco jiné se soucasné
se stejnou periodou pohybuji ven. Nejjednodussi pulsaci je radidlni pulsace, ktera
nastava, kdyz hvézda osciluje kolem rovnovazné polohy a méni sviij polomér rovno-
mérné ve vsech smérech. Radidlni pulsace je pouze specidlnim ptipadem neradidlni
pulsace.

Ve spektrech Be hvézd casto pozorujeme rychlé zmény v profilech ¢ar. Tyto
zmény mohou byt vysvétleny neradialni pulsaci. Zastanci této hypotézy tvrdi, Ze ne-
radialni pulzace mohou byt chybéjicim mechanismem k vyvrzeni materiadlu a vzniku
disku. Napftiklad u hvézdy p Cen jsou pozorovany neradidlni pulzace v riznych mé-
dech.

4.4.3 Disk stlatovany hvézdnym vétrem

U horkych hvézd dochézi k zafivému urychlovani hvézdného vétru. V této hypo-
téze, viz ¢lanek [14], se predpoklada, ze v dusledku rotace se hvézdny vitr soustfedi
v rovnikové oblasti. Podrobnéjsi numerické vypocty vsak ukazaly, ze disk okolo Be
hvézd nevznika disledkem hvézdného vétru. Prestoze je snazsi materidl vynést do
okoli hvézdy v oblastech rovniku, je hvézdny vitr v této oblasti diky gravitacnimu
ztemnéni slabsi nez na polarnich oblastech, viz ¢lanek [15].

Existuji i rizné modifikace tohoto modelu. Ukazuje se, ze nékteré Be hvézdy
maji silné magnetické pole, které je schopno ovlivnit dynamiku hvézdného vétru.
Disk by mohl vzniknout tim, ze dipdlové magnetické pole by soustiedilo hvézdny
vitr smérem k rovniku. Magnetohydrodynamické simulace, ale opét nevytvari disky,
které by se shodovaly s disky pozorovanymi.

4.4.4 Dvojhvézdna hypotéza

V této hypotéze, viz ¢lanek [13], se pFedpoklada, ze vSechny Be hvézdy jsou dvoj-
hvézdy.
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Obrazek 4.3: A — pole-on hvézdy, B — Be hvézdy s emisnimi k¥idly, C — Be shell hvézdy
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Disk muze vznikat pfenosem hmoty ve dvojhvézdé. K prenosu hmoty by mélo
dojit v disledku zmény poloméru, béhem vyvoje hvézdy. Zvysenou rotacni rychlost
pozorovanou u Be hvézd bychom pak mohli vysvétlit jako disledek pfenosu momentu
hybnosti mezi slozkami.

I kdyz mnohé Be hvézdy jsou dvojhvézdy, nejsou u sebe tak blizko, aby dochazelo
k pfenosu latky a momentu mezi slozkami. Navic pouze 1/3 Be hvézd se nachézi
ve dvojhvézdné soustaveé, proto nemuzeme brat tuto hypotézu obecné platnou pro
vSechny Be hvézdy.

Stale neexistuje teoreticky model, ktery by platil pro vznik disku Be hvézdy.

4.5 60 Cygni

Hvézda 60 Cyg (V1931 Cyg, HD 200310, HR 8053, MWC 360; B1 Ve, V = 537 m,
vsini = 320km-s~!) byla zndm4 jako hvézda s emisnimi ¢arami ve spektru dlouhou
dobu.

Plaskett a Pearce ji v roce 1931 oznacili jako spektroskopickou dvojhvézdu s ra-
dialni rychlosti 57km - s~1, ale bez jakékoli informace o periodé.

Harmanec a spol. v roce 1986 urcili periodu zmén radialni rychlosti na hodnotu
2,48d. V roce 1998 Hubertova a Floquetova analyzovaly fotometrii této hvézdy
z Hipparca a urcily periodu na pouhych 0,3 d.

Hvézda 60 Cyg patii k velmi zajimavym Be hvézdam. Dochézi u ni ke zménam
ve spektru v nejriznéjsich casovych skalach. Dlouhodobé zmény souvisi se vznikem
a zanikem obalky. StFfednédobé zmény se projevuji predevsim diky zménam radialni
rychlosti.

V roce 2006 Doubek potvrdil, Ze se jedna o spektroskopickou dvojhvézdu a urcil
periodu stiednédobych zmén na (146,3 + 0,2) d a kratkodobych na 0,5d, viz [3].
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T et lpec

Cilem mé prace byla aplikace programu SHELLSPEC na spektra pofizend dvoume-
trovym dalekohledem v Ondfejové. Program SHELLSPEC je schopen interpretovat
spektralni data (elektronova hustota, rozméry obalky, teplota). Hvézda 60 Cyg pro-
§la v minulém obdobi pomérné vyraznou zménou spektra a mym tkolem déle bylo
popsat chovani obalky v tomto obdobi. Pro tuto kapitolu jsem hlavné cerpala z ma-
nualu [1].

5.1 Program SHELLSPEC

Program SHELLSPEC byl vytvoren pro vypocet zafivého toku objektu, pohybujiciho
se smérem od pozorovatele. Rozptylené svétlo z centralniho télesa mizeme vysvétlit
tim, Ze prochézi skrz opticky tenké prostiedi. Intenzity jsou pak urceny 2D pro-
jekei povrchi trojrozmérnych objektt. Tento predpoklad zahrnuje LTE (lokéalni ter-
modynamickd rovnovéha z anglického Local Termodynamic Equilibrium). Zvoleny
(ne)prihledny objekt, jako je skvrna, disk, jet, shell nebo hvézda, tak i prazdny
prostor, mizeme definovat v 3D a mizeme vymodelovat spektrum.

Ackoliv hlavnim tkolem tohoto programu je urcit zarivy tok smérem k pozo-
rovateli ve zvoleném opticky tenkém prostfedi, miZeme programem také spocitat
i svételnou kfivku ¢i studovat rtizné objekty a rtizné jevy kolem nich.

5.1.1 Vstupni soubory

Seznam vSech vstupnich soubort:
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shellspec.in hlavni vstupni soubor
line.dat data pro spektralni ¢ary

shellspec.mod  vstupni model obalky

abundances abundance

starspecl spektrum primarni hvézdy
starspec? spektrum druhé hvézdy
starspec3 spektrum tfeti hvézdy

5.1.2 shellspec.in

SHELLSPEC.IN je hlavnim vstupnim souborem, kde miizeme popsat geometrii, dyna-
miku, optické vlastnosti pohybujiciho se objektu vztahujiciho se k obélce nebo mo-
delu, ktery se mize tykat objektt riuznych typiu. Do tohoto souboru je také mozné
nahrat uz diive spocitany model z jiného souboru.

Definujeme zde rtizné objekty:

STAR - HVEZDA - Centralni neprithledné téleso, které muze rotovat jako pevné té-
leso se zadanou inklinaci rota¢ni osy. Mizeme ho povazovat za absolutné ¢erné
téleso nebo mize mit vlastni spektrum. Mutze byt obklopeno diskem, ktery je
popsan nize.

COMPANION — PRUVODCE - Stejné vlastnosti jako u hvézdy.

SPOT - SKVRNA — Sférické téleso, které muize rotovat jako pevné téleso se zadanou
inklinaci rota¢ni osy. Navrzen je tak, aby bylo mozné modelovat hlavné skvrny
na akreénim disku, rota¢ni mezihvézdné obélce nebo tietim télese.

DISC - DISK — M4 tvar rotacniho klinu nebo tvar cylindru obklopujici centralni
hvézdu. Je omezen dvéma sférickymi mezemi: vnitini a vnéjsi polomér (Riy,
Rout)-

STREAM - PROUD — M3 tvar cylindru s jednotnou rychlosti. Je navrzen pro mode-
lovéni pienosu proudu.

JET - VYTRYSK ~ M4 tvar jednoho nebo dvou protilehljch kuZeld vystupujicih ze
stfedu. Stejné jako u disku, je omezen dvéma mezemi, vnéjSim a vnitfnim
polomérem.

SHELL - OBALKA — M4 tvar obalky obklopujici centralni téleso.

BACKGROUND - POZADI — Navrzen pro vétsi flexibilitu programu a pro zaplnéni
prostoru kolem hvézdy, kde se nevyskytuje ani jedno z predeslych téles.

Takto vypada samotny shellspec.in, kde mlizeme ménit parametry objekt,
které jsem popsala vyse:
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#alam1[A] alamn[A] alams[A] cutoff[A]

6513.8 6611.8 0.2 50.
# imodel ithom irayl ipart ichemc irotat eps ielnd
1 1 1 1 1 1 1.40 1
#ionu ior iot offset
1 81 41 0.
#phasel[deg] phasen[deg] nphase dinc[deg]
0. 360. 0 22.84
# dd [pcl
203.
#luntl xuntl  yuntl
0 1. 1.
#lunt2 xunt2 yunt2
0 1. 1.
#lunt3 xunt3  yunt3
0 1. 1.
#nbodfl nbodf2 nbodf3 rmodfx rmodfy rmodfz gainfx gainfy gainfz
80 80 40 16. 15. 5. 1.02 1.02 1.02
#nbodl nbod2 nbod3 rmodx rmody rmodz gainx gainy gainz
80 40 80 156. 5. 15. 1.02 1.02 1.02
#*ISTAR* *ICOMP* *ISPOT* *IDISC* *ISM* *IJET* *ISHELLx*
1 0 0 2 0 0 0
#rstar[R_sol] Tstar [K] eMstar[M_sol] -------—-—---——- central star -----
1.95 27000. 5.63
#xstar ystar zstar vrotst[km/s]
0. 0. 1. 320.
#vxst [km/s] vyst[km/s] vzst[km/s]
0. 0.0 0.
# dlst dgst ffst
0.5 0. 0.
#vrxcp vrycp vrzcp vrotcplkm/s] rcp[R_sol] -----—-—----——-——- companion -----
0. 0. 1. 43. 5.87
#xcp[R_sol] ycp[R_sol]l zcp[R_sol] vxcplkm/s] vycplkm/s] vzcpl[km/s]
22.63 0. 0. 0. 134. 0.
# tempcpl[K] dlcp dgcp ffcp qq
4600. 0.8 0.08 1. 0.2261
#vrxsp vrysp vrzsp vrotspl[km/s] rsp[R_sol] ---—-—-—----——————————- spot -----
0. 0. 1. 0. 5.87
#xsp[R_sol] ysp[R_sol]l zsp[R_sol] vxsplkm/s] vysplkm/s] vzspl[km/s]
0. 0. 11. 0. 0. 0.
# tempsp[K] denssp anesp vtrbsp
4361. 3.elb 3.el4d 0.
#adisc[deg,R_sol] rindc[R_sol] routdc[R_sol] -----------—-—-—- disc ------
2.0 2. 20.0
#xdisc ydisc zdisc
0. 0. 1.
#vxdc [km/s] vydc[km/s] vzdc[km/s]
0. 0.0 0.
#tempdc densdc anedc vtrbdc edendc itdc
7000. 13.e-15 21.e9 30. 0 1
#vism v2sm rsm -—=- - - -- stream ----—-

250. 530. 3.

#xlsm ylsm zlsm x2sm y2sm 2z2sm
10. 1.5 0. 0. 3. 0.
#tempsm denssm anesm vtrbsm
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8000. 20.e-15 21.e9 50.

#xjet yjet zjet ajet[deg] rinjt[R_sol] routjt[R_sol]l vjtlkm/s] ---- jet --—-
1. 0. 2. 9. 3. 10. 360.
#tempjt densjt anejt vtrbjt
10200. 0.9e-11 0.5e13 10.
#rinsh[R_sol] routsh[R_sol]l  vsh[km/s] --—-—--——-——-——-——-———— shell ----
6.5 7.4 40.
#evelsh rcsh
0.5 4.
#tempsh denssh anesh vtrbsh
9500. 0.14e-11  0.57el12 10.
#tempO dens0 ane0 vO[km/s] -----—-—-—-———-v background ----
4000. 0.e0 1.e9 0.

5.1.3 Vystupni soubory

Seznam vSech vystupnich souborti:

shellspectrum  obsahuje detailnéjsi informace s nékolika oddélenymi bloky.
Kazdy blok obsahuje 6 sloupci: (1) vinova délka — lambda
[A], (2) radidlni rychlost [km -s~!], (3) F, [erg/cm?/s/Hz],
(4) Fy [erg/cm?/s/cm], (5) normovany tok, (6) normovany
tok posunuty v ose y pro kazdou rotaci o hodnotu ”offset”
pro jednodussi vykresleni

fort.xx 2D-xy projekce obalky v riznych fazich. Kazdy soubor od-
povida jedné fazi — xx = 21,...,25. Jsou tu opét bloky
se sloupci, které pfisluseji (1) = [cm], (2) y [cm], (3) I,
[erg/cm? /s /Hz /sterad]

shellspec.out  spektrum obélky, soubor obsahuje vice detailni vystup riz-
nych veli¢in

lightcurve Obsahuje bloky se ¢tyfmi sloupci: (1) faze, (2) radidlni rych-
lost [km-s~!], (3) magnituda = —2,5log;, F, (4) normovany
tok

5.2 Modelovani spektra v programu SHELLSPEC

Prvnim tkolem bylo seznamit se s tim, jak pracuje program SHELLSPEC. Poté, co
zjistim, jak program funguje, se pokusit namodelovat profily Be hvézdy 60 Cygni,
které jsem méla k dispozici. Spektra 60 Cygni byla pofizena dvoumetrovym daleko-
hledem na hvézdarné v Ondfejové v rozsahu nékolika let, [3]. Pozorovana spektra

a profily Ha (P1, P2, P23, P233 a P3) jsou na obrazku 5.1.
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Obrézek 5.1: Profily ¢ary Ha

5.2.1 Parametry

Pracovala jsem hlavné se vstupnim souborem SHELLSPEC.IN, kde muZeme ménit
parametry hvézdy, disku, druhé slozky pokud se jedna o dvojhvézdu, aj. Soubor
SHELLSPEC.IN jsem popsala v podkapitole 5.1.2.

Pro mou praci jsem potiebovala pouze hvézdu s diskem, proto jsem ostatni ob-
jekty neuvazovala. To znamenad, Ze vychozi nastaveni parametr jsem zmeénila
zZ

#*xISTAR* *ICOMP* *ISPOT* *IDISC* *ISM* *IJET* *ISHELLx*
1 1 1 2 0 0 0

na

#xISTAR* *ICOMP* *ISPOT* *IDISCx *ISM* *IJET* *ISHELLx*
1 0 0 2 0 0 0

Poté jsem pracovala pouze s hvézdou (star) a diskem (disk). Parametry pro hvézdu
byly konstantni, ménila jsem pouze parametry u disku. Z diplomové prace [3] jsem
pouzila parametry pro hvézdu 60 Cyg: T = 27000K, vsini = 320km -s~!, log;y g =
4, kde g je v jednotkach cm - s~2.

Pro porozuméni chovani zmény profilu ¢ary Ha, jsem postupné ménila jeden
parametr a ostatni nechala beze zmény. Napiiklad, kdyz jsem chtéla zménit vnéjsi
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polomér disku, nahradila jsem jen ¢islo u routdc za jiné:

#adisc[deg,R_sol] rindc[R_sol] routdc[R_sol] -------—----————- disc ———---
2.0 2. 8.0

#adisc[deg,R_sol] rindc[R_sol] routdc[R_sol] -----------—--——- disc -—----
2.0 2. 10.0

Na obrézcich 5.2 az 5.7 je 6 grafli, kde je na kazdém vidét, jak se méni profil pti
zméné jednoho ze Sesti parametrii. V tabulce 5.1 jsou uvedeny zakladni parametry
disku, které jsem postupné po jednom vsSechny ménila. Napiiklad, kdyz jsem ménila
vnéjsi polomér, ostatni parametry mély stejné hodnoty jako v tabulce 5.1, pouze
jsem zameénovala hodnotu vnéjsitho poloméru.

Zakladni parametry disku

Vnéjsi polomér Rout = 6Rg

Vnitini polomér Ry, = 2,5Rq

Teplota T =T7500K
Hustota p=35-10%g.cm™3
Inklinace 1 =170,84°

Mikroturbulence v, = 25km - 571

Tabulka 5.1: Parametry disku

5.2.2 Vliv parametr( disku na profil ¢ary

Na obrézku 5.2 je zndzornéno, jak parametr rout (vnéjsi polomér) ovliviiuje profil
¢ary. MUzeme si vSimnout, ze postupnym zvétSovanim vnéjsSiho poloméru zacdina
¢ista absorpce prechazet ve dva vrcholy, které jsou v emisi, postupné se dostava do
emise i jadro mezi témito dvéma vrcholy. Srovname-li to s vlivem, ktery mé vnitini
polomeér, (obrazek 5.3) zjistime, Ze je mnohem vétsi. Vnéjsi polomér k emisi pfispiva
mnohem vice nez polomeér vnitini.
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Obrazek 5.2: Vliv vnéjsitho polomeéru od 4,5 Ry do 10 R na vzhled profilu.
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Obrazek 5.3: Vliv vnitiniho poloméru od 2,45 Rg do 5,95 R na vzhled profilu.

Dalsi parametr, ktery hodné ovliviiuje profil je teplota (obrézek 5.4). Plati to
samé jako u vnéjsiho poloméru, ¢im vétsi teplota, tim vétsi emise. Uz ale neplati, ze
se centralni jadro dostane do emise tak rychle. Tedy vliv teploty na centralni jadro
je mensi nez u vnéjsiho polomeéru.
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Obrazek 5.4: Vliv teploty od 7500 K do 12000 K na vzhled profilu ¢ary.

Na obrazku 5.5 je vidét vliv inklinace na profil ¢ary. Se zvétsujicim se thlem mezi
rota¢ni osou a smérem od pozorovatele se emise zvétSuje. Postupné se dva vrcholy
spoji v jeden, pfi nejmensim thlu mé pouze jeden vrchol.
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Obrazek 5.5: Vliv inklinace od i = 22° do i = 86° na vzhled profilu.

Vliv parametru vtrbdc (mikroturbulence) je zndzornén na obrazku 5.6. Mikro-
turbulence zpusobuje rozsifeni ¢ary a pfi mikroturbulenci s vétsim ¢islem se zacina
centralni jadro délit. Podobny vliv na ¢aru mé i parametr adisc (polosifka disku),
ktery také zptisobuje rozsiteni ¢ary. Rozdil je hlavné ve velikosti absorpce. Pokud
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je polositka disku hodné malé, napiiklad 0,1 Rq, pak absorpce je mald, pro vétsi
hodnoty je absorpce vétsi, viz obrazek 5.7.
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Obrazek 5.6: Vliv mikroturbulence od vgp, = 10km - s7! do v = 90km - s~! na vzhled
profilu ¢ary.
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Obrézek 5.7: Vliv polositky disku od 0,1 R do 2Ry na vzhled profilu ¢ary.

Na obrazku 5.8 vidime jak parametr densdc (hustota) méni profil ¢ary. Tento
parametr hlavné ovliviiuje kiidla ¢ary, s rostouci hustotou je ¢ara uzsi a absorpéni
profil ma maly naznak emise v obou kridlech.
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Hustotni koeficient, parametr edendc méni profil jen velmi malo, obrazek 5.9.
P1i vysokém koeficientu jsou kfidla Sirokd a jadro méa absorpci mensi nez kdyz je
koeficient malé cislo.
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Obrazek 5.8: Vliv hustoty od p =15-10"%g-cm? do p=60-10"1%g- cm?
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Obrazek 5.9: Vliv hustotniho koeficinetu od -1 do 1 na vzhledu profilu.

Vysledné grafy jsem ziskala z vystupniho souboru shellspectrum a vyuzila jsem
pouze prvniho a patého sloupce, které uréuji vlnovou délku \ v A (prvni sloupec)
a normovanou intenzitu (paty sloupec), viz 5.1.3. Jinych proménnych jsem nepo-
uzivala, chtéla jsem pouze zavislost intenzity na vinové délce, abych mohla lehce
srovnavat modelovana spektra s pozorovanymi.
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Pro zpracovani grafi jsem pouzila programu gnuplot, [22].

5.2.3 Vysledky modelovani profilu

Diky grafim na obrazcich 5.2 az 5.7 jsem ziskala pfedstavu, jak parametry méni
profil ¢ary Ha. Pozorovana spektra jsem meéla k dispozici, obrazek 5.1. U nékterych
z grafi na obrazcich 5.2 az 5.7 byly profily podobné profilim ziskanym na hvézdarné
v Ondfejové.

Parametry rout s malou hodnotou nebo T pro malé teploty ménily profil tak, ze
se blizily profilu P233. Pro modelovani profilu P233 jsem tedy pouzila maly vnéjsi
parametr a malou teplotu. Postupné jsem upravovala i ostatni parametry, aby mo-
delované spektrum souhlasilo co nejlépe s pozorovanym, obrazek 5.10. Teplotu jsem
urcila na 7000 K, vnéjsi polomér na 5,6 Ry, vnitfni polomér 2,5 R, polositku disku
adisc = 0,25 R, mikroturbulenci v;,;, = 65 km -s~!, inklinaci 70,84°, hustotni koefi-
cient 0. Seznam parametru je v tabulce 5.2.3.

0.95 |-

09 r

0.85

intenzita

0.75

07 Il Il Il Il Il Il Il Il Il Il
6510 6520 6530 6540 6550 6560 6570 6580 6590 6600 6610 6620
vinova délka [A]

Obrazek 5.10: Namodelovany profil P233: pozorované spektrum je vyznaceno plnou ¢arou
a modelované ¢arou pferusovanou.

Profily P23 a P3 se od P233 moc nelisi. Profil P23, obrazek 5.11, ma naznak
emise v obou kridlech. Pro ziskadni emise jsem musela zvétsit vnéjsi polomér i tep-
lotu. Teplotu jsem urcila na 7500 K, vnéjsi polomeér 7,5 Re. Ostatni parametry jsou
v tabulce 5.2.3.
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Obrazek 5.11: Namodelovany profil P23: pozorované spektrum je vyznaceno plnou ¢arou
a modelované ¢arou prerusovanou

Profil P3, obrazek 5.12, mé vétsi absorpci a je uzsi nez P233, tedy mensi vnéjsi
polomér. Vnéjsi polomér jsem stanovila na 5,093 R, teplota se oproti profilu P233
moc nezménila, uréila jsem ji na 7000 K. Inklinace se v piipadé P3 zvétsila o 2°,
1 = 72,84°. Zbylé parametry jsou uvedeny v tabulce 5.2.3.

1.05

0.95 |-

intenzita
o
[{e]
T

0.85

08 |

0.75 . . . . . . . . . .
6510 6520 6530 6540 6550 6560 6570 6580 6590 6600 6610 6620

vinova délka [A]

Obrazek 5.12: Namodelovany profil P3: pozorované spektrum je vyznaceno plnou ¢arou
a modelované ¢arou prerusovanou

Profily P2 a P1 uz vykazuji silnou emisi, obé kfidla jsou v emisi. U P2 je centralni
absorpce pod hladinou kontinua zatimco u P1 uz je nad. Pro ziskdni emise a Sirsi
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¢ary, jsem musela teplotu a mikroturbulenci zvysit. Pro profil P1, obrazek 5.13,
jsem teplotu urcila na T = 22500 K, aby profil co nejlépe souhlasil s pozorovanym
profilem, vnéjsi polomér pak 6,5 Ry, mikroturbulenci 72km - s~

U profilu P2, obrazek 5.14, emise nebyla tak silna, coz znamenalo, ze teplota musi
byt mensi, 11 000 K. Mikroturbulence 60 km -s~! vnéjsi polomér mi vysel stejné jako
u profilu P1. Ostatni parametry profild P1 a P2 jsou v tabulce 5.2.3.
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Obrazek 5.13: Namodelovany profil P1: pozorované spektrum je vyznaceno plnou ¢arou
a modelované ¢arou prerusovanou
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Obrazek 5.14: Namodelovany profil P2: pozorované spektrum je vyznaCeno plnou ¢arou
a modelované ¢arou prerusovanou
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profil  Row [Re] T K] i[°] plg-cm® adisc [Ro] vub [km-s™!] edendc

P1 6,5 22500 70,84 40 0,1 72 1
P2 6,5 11000 70,84 20 0,3 60 1
P23 7,5 7500 70,84 30 0,25 55 0
P233 5,6 7000 70,84 45 0,25 65 0
P3 5,093 7000 72,84 45 0,25 68 0

Tabulka 5.2: Parametry pro namodelované profily P1 az P3.

5.3 Pozorovany casovy vyvoj obalky

Nyni, kdyz zname pozorované i namodelované spektrum a vychozi parametry, mi-
Zeme se pokusit popsat pozorovany casovy vyvoj obalky kolem Be hvézdy 60 Cyg.
profil, mizeme urcit, jak se parametry a disk ¢asové méni.

Meéli bychom pozorovat, ze pfi ochlazovani disku se polomér pomalu zvétsuje
a jeho rotace se zmensuje. Nejjednodussimu modelu, tedy rozpinajicimu se disku,
pfi kterém dochézi k jeho ochlazovéani, odpovidaji pouze profily (P1, P2, P233).
Zbylé dva (P233, P3) jiz s timto modelem nesouhlasi. Lze soudit, Ze je podstata
sledovaného jevu mnohem komplikovanéjsi a pouzity fyzikalni popis v programu
SHELLSPEC je prilis zjednoduseny. Abychom mohli dale rozhodnout, je tfeba dalsich
zpresnujicich informaci o studované hvézdé.
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Be hvézdy jsou rychle rotujici B hvézdy, u kterych se ve spektru objevuje emise
Balmerovy ¢ary. Predpoklada se, ze emise vzniké v disku, ktery rotuje kolem hvézdy
v roviné rovniku. Jak presné disk vznika a zanikad neni dosud vysvétleno.

Mym tkolem bylo pokusit se popsat c¢asovy vyvoj obalky, pfesnéji disku, kolem
Be hvézdy 60 Cyg, ktera v minulosti prosla vyraznou zménou ve spektru. Pro popis
vyvoje jsem pouzivala program SHELLSPEC, ktery je schopen interpretovat spektralni
data.

Program obsahuje nékolik vstupnich soubori, kde mtizeme ménit vlastnosti hvéz-
dy, disku, jett, aj. Hlavnim vstupnim souborem byl shellspec.in, kde se méni
parametry objektil, pro mé hlavné hvézdy a disku. Nejdiive jsem ménila parametry
disku, abych zjistila jak ovliviiuji vzhled profilu ¢ary. Poté, co jsem znala jejich vliv,
jsem mohla zacit porovnavat modelované profily s pozorovanymi.

Po namodelovani profili, které dobre souhlasily s pozorovanymi, jsem se mohla
pokusit o popsani ¢asového vyvoje disku. Bohuzel ze ziskanych parametri nelze sou-
dit na skutec¢nou podstatu déjti, probihajicich ve hvézdném disku. Je tieba dalsiho
studia a pozorovani, abychom mohli model zpfFesnit.
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