MASARYKOVA UNIVERZITA
Prirodovédecka fakulta

Ustav teoretické fyziky a astrofyziky

BAKALARSKA PRACE

Promeénnost ultrafialového spektra dvojhvézdy
Cygnus X-1

Caiyun Xia,

Vedouci bakalarské prace: prof. Mgr. Jifi Krticka, Ph.D.

Brno 2015



Bibliograficky zaznam

Autor:

Nazev prace:

Studijni program:

Studijni obor:
Vedouci prace:
Akademicky rok:
Pocet stran:

Klicova slova:

Caiyun Xia
Prirodovédecka fakulta, Masarykova univerzita
Ustav teoretické fyziky a astrofyziky

Proménnost ultrafialového spektra
dvojhvézdy Cygnus X-1

Fyzika

Astrofyzika

prof. Mgr. Jifi Krticka, Ph.D.
2014/2015

Viii+45

rentgenové dvojhvézdy, cerné diry,
horké hvézdy, Cygnus X-1



Bibliograficky zaznam

Autor: Caiyun Xia
Prirodovedecké fakulta, Masarykova univerzita
Ustav teoretickej fyziky a astrofyziky

Nazov prace: Premennost ultrafialového spektra
dvojhviezdy Cygnus X-1

studijny program: Fyzika

Studijny obor: Astrofyzika

Veduci prace: prof. Mgr. Jiri Krticka, Ph.D.
Akademicky rok:  2014/2015

Pocet stran: vili-+45

Klacové slova: rontgenové dvojhviezdy, ¢ierne dier
J Y. Y,
hortce hviezdy, Cygnus X-1



Bibliografic Entry

Author:

Title of Thesis:

Degree Programme:

Field of Study:
Supervisor:
Academic Year:
Number of Pages:
Keywords:

Caiyun Xia
Faculty of Science, Masaryk University
Department of Theoretical Physics and Astrophysics

The variability of ultraviolet spectrum
of Cygnus X-1 binary

Physics

Astrophysics

prof. Mgr. Jiri Krticka, Ph.D.
2014/2015

viii-+45

X-ray binaries, black holes, hot stars, Cygnus X-1



Pod’ akovanie

Na tomto mieste by som sa chcel podakovat vedicemu mojej bakalarskej
prace prof. Mgr. Jifimu Krtickovi, Ph.D. za odborné rady, ¢as venovany oprave
mojej prace, za pomoc a ochotu pri rieSeni problémov a navedenie k tej spravne;j
ceste. Dalej by som sa chcel podakovat v8etkym tym, ktori si moju bakalarsku
pracu precitali a pomohli mi s gramatickou a Stylistickou tpravou prace.

Prehlasenie

Prehlasujem, ze som svoju bakalarsku pracu napisal samostatne a vyhradne
s pouzitim citovanych pramenov. Sihlasim so zapozi¢iavanim prace a jej zverej-
novanim.

V Brne dna 21.05.2015 Caiyun Xia



Abstrakt:

V predlozené praci studujeme proménnost ultrafialového spektra rentgeno-
vého zareni dvojhvézdy Cygnus X-1 v zavislosti na fazi obéhu optické slozky.
V prvnich kapitolach teoretické casti je struéné popsano déleni rentgenovych
dvojhvézd a zékladni tdaje o dvojhvézdé Cygnus X-1. Déle je uveden piehled
druzic, které pozorovaly nebo stale pozoruji v ultrafialové oblasti. Popisujeme
hvézdny vitr, hvézdny vyvoj a je také vysvétleno, jak se z piivodné mladé horké
hvézdy stane cerné dira. Prakticka ¢ast je vénované zpracovani spekter ziskanych
z archivu druzice IUE, ze kterych byly sestrojeny jednotlivé grafy zavislosti toku
v spektralnich ¢arach na fazi obéhu.

Klicova slova: rentgenové dvojhvézdy, ¢erné diry, horké hvézdy, Cygnus X-1

Abstrakt:

V predlozenej préaci Studujeme premennost ultrafialového spektra réntgenovej
dvojhviezdy Cygnus X-1 v zéavislosti na faze obehu optickej zlozky. V prvych
kapitolach teoretickej casti je stru¢ne popisané delenie rontgenovych dvojhviezd
a zakladné tidaje o dvojhviezde Cygnus X-1. Dalej je uvedeny prehlad dru-
7ic, ktoré pozorovali alebo este stale pozoruju v ultrafialovej oblasti, popisany
hviezdny vietor, hviezdny vyvoj a je vysvetlené, ako sa zo spoc¢iatku mladej hori-
cej hviezdy stane Cierna diera. Praktickd ¢ast je venované spracovaniu ziskanych
spektier z archivu druzice IUE, z ktorych boli zostrojené jednotlivé grafy zavis-
losti toku v spektralnych ¢iarach na féaze obehu.

Klacové slova: rontgenové dvojhviezdy, ¢ierne diery, hortce hviezdy, Cygnus X-1

Abstract:

In the presented thesis we study the variability of ultraviolet spectrum of Cyg-
nus X-1 binary depending on the orbital phase of the optical companion. In the
first chapters of theoretical part we give a brief information about X-ray binaries
and a basic information about the Cygnus X-1 binary. We also describe satellites
which observed or still observe in ultraviolet range of spectrum and we finally
describe a stellar wind and a stellar evolution that transforms young hot star to



black hole. The practical part is devoted to spectra processing from the archive
IUE satellite. From spectra we made graphs depending on the orbital phase.

Keywords: X-ray binaries, black holes, hot stars, Cygnus X-1
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Uvod

Ludstvo sa uZ od nepamaiti pozeralo smerom k oblohe, aby odhalilo zahadné
ukazy, ktoré sa na nej odohravaju. Temné obloha posiata hviezdami je naozaj
tichvatna. Ludia svojimi skusenostami a vedomostami posttupne odhalili pomernii
¢ast tychto zahad. Zistili tiez, Ze tak ako ¢lovek, ani hviezda nechce Zit osamotene.
Viac ako 70 % hviezd v slneénom okoli je gravitacne viazanych v dvojhviezdnych
alebo viacnasobnych hviezdnych systémoch. Hviezdy v dvojiciach obiehaji okolo
seba po eliptickych drahach, v ktorych spoloénom ohnisku sa nachadza tazisko
sustavy. V stcasnosti pozname rozne typy dvojhviezd, medzi ktoré patria aj
rontgenové dvojhviezdy.
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Kapitola 1

Rontgenové dvojhviezdy

Nésledujuica kapitola bola vypracovana na zaklade [1]-[3], [5], [14] a [el1].

Uz samotny néazov rontgenové dvojhviezdy napoveda, ze st to dvojhviezdne
systémy emitujuce velké mnoZstvo rontgenového ziarenia. Medzi prvé objavené
réntgenové dvojhviezdy patria Sco X-1 a Cyg X-1, v sthvezdi Skorpion a Labut.
Vo vseobecnom pojme moézeme definovat rontgenové dvojhviezdy ako systémy
tvorené z kompaktného objektu a z optickej zlozky, ktoré obiehaju po eliptickych
drahach okolo spolo¢ného taziska. St to tesné dvojhviezdy, u ktorych dochadza
k prenosu latky z optickej zlozky na kompaktni. Opticka zlozka je chapané
tak, ze v jej jadre stale prebiehaju termojadrové reakcie. V hmotnych réntgeno-
vych dvojhviezdach (HMXB) je hmotnejsia hviezda ozna¢ovana ako primérna,
zatial ¢o menej hmotna je oznacovana ako sekundarna. V menej hmotnych sys-
témoch (LMXB) je ako primarna zlozka oznacovana neutréonova hviezda a ako
sekundarna je oznacované hviezda neskorsieho spektralneho typu. Vacsia hviezda
v systéme sa tiez oznacuje ako opticka zlozka alebo darca a kompaktna zlozka,
prijemca alebo akreujica hviezda je oznacenie pre hviezdu s viacSou hustotou.
Existuje niekolko klasifikacii rontgenovych dvojhviezd v zévislosti na spektral-
nom type kompaktnej zlozky alebo na fyzikalnych vlastnostiach optickej zlozky.
Delime ich na:

e systémy s Ciernou dierou,
e neutrénové rontgenové dvojhviezdy,

e systémy s bielim trpaslikom, ktoré st najcastejsie kataklyzmickymi pre-
mennymi.

12



1.1 Klasifikacia:

Neutronové rontgenové dvojhviezdy sa delia na hmotné réntgenové dvojhviezdy
(HMXB - high mass X-ray binary) a menej hmotné réntgenové dvojhviezdy
(LMXB — low mass X-ray binary) v zavislosti na spektralnom type donora.

1.1.1 LMXB

LMXB majt malt hmotnost primérnej zlozky, ktora je vicsia ako sekundarna.
Je to oznacenie pre rontgenovi dvojhviezdu, kde jedna zo zloziek je bud ¢iernou
dierou, alebo neutrénovou hviezdou. Dal#ia zlozka, donor, zvycCajne vypliuje svoj
Rochelov lalok, a preto dochédza k prenosu hmoty na kompaktni zlozku. Donor
je menej hmotné hviezda, ktora moze byt hviezdou hlavnej postupnosti alebo
cervenym obrom. Typickda LMXB emituje predovsetkym Ziarenie v rontgenovom
obore, len necelé jedno percento jeho ziarivého toku je vyzarované vo vizualnej
oblasti.

LMXB st najjasnejsimi objektmi na oblohe v réntgenovom obore, avsak na
druhej strane st pomerne slabé vo viditelnej oblasti, kedZe ich vizualna hviezdna
velkost je 15 az 20 magnitud. Najjasnejsim miestom v systéme je akrécény disk
okolo kompaktnej zlozky. Ich obezna peridda sa 1isi v rozmedzi desiatky minut
az do stovky dni. Najpravdepodobnejsim vysvetlenim vzniku LMXB je, Ze osa-
moteny kompaktny objekt pri interakcii s hviezdokopou zachytil nejaka zlozku
tejto hviezdokopy.

Prenos hmoty na kompaktnu zlozku je pomalsi ako v pripade HMXB. Tento
prenos moze roztoc¢it neutréonovia hviezdu, ktord sa moze stat milisekundovym
pulzarom s periédou radovo tisicin sekind. LMXB moze vyzarovat rontgenové
ziarenie pri vybuchoch alebo zékrytoch a moézu sa vyskytovat vo vic¢Som pocte,
ako ich vidime, ale st momentalne neaktivne. Maju tiez méksie spektrum (emi-
tuju rontgenové Ziarenie s prevazne nizSou energiou), zatial ¢o HMXB maja tvr-
dsie spektrum (energetickejsie rontgenové Zziarenie). V rontgenovych dvojhviez-
dach, kde je kompaktnou zlozkou neutréonova hviezda, si neutréonova hviezda na
povrchu buduje material prichddzajuci z obra. Pripadne je na povrchu neutréno-
vej hviezdy dostatok materidlu na spalovanie ako v jadre hviezdy, ¢o zapric¢iiuje
najvacsi viditelny termojadrovy zablesk.

V sticasnosti je v Galaxii detekovanych priblizne 100 LMXB, pri¢om 13 z nich
bolo objavenych u gulovych hviezdokopach. Nové data z druzice Chandra X-ray
Observatory odhalili dalsie LMXB v mnohych vzdialenych galaxiach.
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1.1.2 HMXB

HMXB st tvorené z ranych hviezd spektralneho typu O a B. Podl'a spektralnych
tried mozeme HMXB rozdelit na réntgenové dvojhviezdy typu Be (BeXB), kde
optickou zlozkou je najcastejsie trpaslik, podobor alebo obor spektralneho typu
Be (luminozitné triedy III-V) a na nadobrie réntgenové dvojhviezdy (SGXB),
pokial st tvorené hviezdami luminozitnej triedy I-1II.

HMXB patria medzi najjasnejSie objekty na noc¢nej oblohe v rontgenovom
obore, kedZe st silnym zdrojom rontgenového Ziarenia. Vysokoenergetické Ziare-
nie je vysledkom akrécie hmoty z optickej zlozky na neutréonovi hviezdu. Akré-
cia znamena zhromazdenie alebo znovurozmiestnenie hmoty na povrchu objektu
pod vplyvom jeho gravitacného posobenia. Ak je akréénym objektom neutréd-
novéa hviezda alebo ¢Gierna diera, je hmota dopadajuca na objekt urychlovana na
vel'ku rychlost. Hmota je z vysokej rychlosti brzden4 v momente, ked sa dostane
do blizkosti neutronovej hviezdy. Kinetickd energia volného padu dopadajicej
hmoty sa premiena na teplo, ktoré predstavuje zdroj réntgenového Zziarenia.

Hmotnejsia hviezda v HMXB vyzaruje pomernu ¢ast svojho ziarenia v ultra-
fialovej oblasti, zatial ¢o u kompaktného objektu to je v réontgenovom obore.
Hmotné hviezdy st velmi svietivé, a preto lahko detekovatelné. Jednou z naj-
znamejsich HMXB je rontgenova dvojhviezda Cygnus X-1 (Cyg X-1), ktora bola
prvym identifikovatelnym kandiddtom na ¢iernu dieru. Ako réntgenova dvoj-
hviezda bola objavena v roku 1964 (Bowyer a kol. 1965) a je od nas vzdialena
2.5 kpc (Gies & Bolton 1986) s periddou obehu zloziek 5.6 dni. Dvojhviezda
Cyg X-1 je tvorena nadobrom spektralneho typu 09.7 Iab a kompaktnou ne-
viditeInou zlozkou. Nadobor v systéme méa katalogové oznacenie HDE 226 868
a takmer vypliuje svoj Rochelov lalok.

Z merani bolo zistené, Ze neviditelna zlozka je v skuto¢nosti ¢iernou die-
rou (Dolan & Tapia 1989), ktora méa hmotnost m = 14.81 + 0.98 M, pri¢om
hmotnost optickej zlozky je M = 19.16 + 1.90 M, (Orosz a kol. 2011). Efektivna
teplota optickej zlozky je Ty = 32000 K a jej polomer je R = 17 Ry (Herrero
a kol. 1995).

Rontgenové Ziarenie dvojhviezdy Cyg X-1 vykazuje velka premenlivost v ¢a-
sovej Skale od milisekund do niekolkych rokov. Va¢Sinou sa Ziarenie v rontgeno-
vom obore deli do jedného z dvoch stavov — nizsi a vyssi stav (Liang & Nolan
1984). Ukazuje sa, ze dvojhviezda Cyg X-1 stravi vacsinou svojho ¢asu (> 80 %)
v nizSom stave, kde svetelny tok v mékkej rontgenovej oblasti (2-20 keV) je nizsi
ako vo vyssom stave. Z pozorovania (Phlips a kol. 1995) sa ukazuje, Ze premen-
nost neprebieha medzi diskrétnymi stavmi, ale skor prebieha pozdlz kontinua
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moznych hodnot Ziarivého toku.

Rontgenové ziarenie Cyg X-1 je spésobené hlavne silnym hviezdnym vetrom
prichadzajuci z optickej zlozky, ktory sa akreuje na kompaktnu zlozku (Petterson
1978). Dalsou ¢asovo premennou veli¢inou Cyg X-1 st poklesy intenzit rontge-
nového Zziarenia, ktoré sa prednostne vyskytuja v blizkosti hornej konjunkcie
a trvanie poklesu sa meni v rozmedzi niekolkych minut az do niekolkych hodin.

Deneb
.\

C )‘Eygnus b

%

~ @ Albireo

Obr. 1.1: Poloha dvojhviezdy Cygnus X-1 spomedzi najjasnejsich hviezd stuhvezdia
Labut. Zdroj: [el].

Obr. 1.2: Umelecka predstava dvojhviezdneho systému Cyg X-1, kde sa hmota pricha-
dzajuca z nadobra akreuje na ¢iernu dieru. Zdroj: [e2].
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1.1.2.1 SGXB

Rontgenové dvojhviezdy typu SGXB moézeme rozdelit na systémy s nizkym ront-
genovym Ziarivym vykonom (L, < 10?7 J/s) (Karino 2014), v ktorych latka po-
chadza z akrécie vetra a na systémy s vysokym rontgenovym ziarivym vykonom,
v ktorych latka pochadza z akrécie disku. Opticka zlozka v SGXB straca podstat-
ni ¢ast svojej hmoty prostrednictvom hviezdneho vetra (1078 az 107 M, /rok)
s kone¢nou rychlostou az 2 000 km/s. Relativne blizka neutréonova hviezda zachyti
¢ast tohoto vetra dostatoény na to, aby sa z nej mohla stat jasny rontgenovy
zdroj. Pokial nastéava prenos hmoty cez Rochelov lalok, potom je emisia v rontge-
novom obore prudko zvysena a okolo neutrénovej hviezdy sa formuluje akrécny
disk.

V sucasnosti je znamych len niekolko SGXB s akréénym diskom, napriklad
Cen X-3, SMC X-1 a LMC X-4. Na druhej strane st vSak zname desiatky SGXB
dvojhviezd emitujicich rontgenové ziarenie v dosledku akrécie vetru. SGXB boli
prvymi detekovanymi réntgenovymi dvojhviezdami z dévodu ich jasnosti a neus-
talej emisie v rontgenovom obore. Spociatku sa myslelo, ze SGXB reprezentuji
dominujicu populéaciu HMXB, zatial ¢o BeXB boli povazované za netypické pri-
pady. Preto su za klasické alebo Standardné rontgenové dvojhviezdy povazované
prave SGXB.

1.1.2.2 BeXB

V réntgenovych dvojhviezdach typu BeXB je optickou zlozkou hviezda spektral-
neho typu Be, rychlo rotujica hviezda spektralneho typu B a luminozitnej triedy
ITII-V. Znacenie e znamend, ze hviezda moze mat v istom Stadiu vyvoja emisné
spektralne ¢iary (Slettebak 1988). BeXB majia dlhia obezna periédu a podla
definicie nie st systémom s nadobrom. Preto hviezda typu Be nevypliuje svoj
Rochelov lalok.

Najlepsie studovanymi ¢iarami v BeXB su ¢iary vodiku (Balmerova a Pas-
chenova séria), ale u hviezd typu Be mozeme tiez Studovat emisné ¢iary He a Fe.
Vykazuju tiez ziarenie v infracervenej oblasti, ktoré je vicsie ako sa ocakéiva od
kontinua hviezd rovnakého spektralneho typu B. Tento druh emisie vo velmi
dlhych vlnovych dizkach je znamy ako infraderveny prebytok.

K prenosu hmoty v ststave z Rochelovho laloka moze dojst v dobe, kedy
opticka zlozka prechadza periastrom velmi excentrickej drahy alebo pocas obrov-
ského rontgenového vybuchu, kedy je akreované velka cast fragmentov hviezd-
neho disku Be hviezdy. Velké mnozstvo hmoty je urychlované na kompaktnu
zlozku. Kinetickd energia prichadzajicej hmoty sa premiena na Ziarivy vykon
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rontgenového Ziarenia.

Velku ¢ast rontgenovych dvojhviezd typu BeXB tvoria zékrytové systémy
so stredne excentrickymi drahami (e > 0.3). Skupina dvojhviezd BeXB s malo
premennym tokom sa od zakrytovych dvojhviezd BeXB lisi tym, Ze ma omnoho
mensiu premennost rontgenového Ziarenia (neboli detekované velké vybuchy),
mensiu svietivost (L, < 10% J/s), obsahuje pomaly rotujicu neutréonova hviezdu
(Pt > 200 s) a nachadza sa v systémoch s vé¢Ssou obeznou periodou (P, > 200 d).

Ak neutronova hviezda (jej magnetosféra) rotuje rychlejsie ako rovnovazna
peridda, potom je hmota vyvrhované prec¢ z jej magnetosféry. Rovnovazna perio-
da je perioda rotéacie hviezdy, kedy Rx = R,, pricom R je Alfvénov polomer
a R, je polomer spolurotacie. Alfvénov polomer R, je vzdialenost od neutréono-
vej hviezdy, kedy hustota kinetickej energie dopadajtcej hmoty (0.5pv?) je rovna
hustote energie magnetického pola (0.5uB?), kde p je permeabilita vakua a B je
indukcia magnetického pola. Polomer spolurotacie R, je vzdialenost, kde Keple-
rova rychlost hmoty rotujtca okolo neutrénovej hviezdy je rovna rychlosti rotacie
magnetosféry wR, kde w = 27/ P, je uhlova rychlost rotacie magnetosféry a R
je polomer magnetosféry.

Rovnovazna peridda zavisi hlavne na hmotnostnom toku (akréénom pomere),
pretoze to urc¢uje velkost magnetosféry, ktord, podla predpokladu, rotuje spolu
s neutrénovou hviezdou. Podla hierarchie zavisi akréény pomer na oddeleni zlo-
ziek dvojhviezdneho systému, a preto zavisi aj na obeznej peridode. Ak je polomer
spolurotacie mensi alebo rovny ako je Alfvénov polomer (R., < Rj), hmota na
hranici magnetosféry nemoze dopadniit na povrch neutrénovej hviezdy. Hmota
v tomto pripade moze sice prejst cez magnetosféru, ale coskoro zac¢ne rotovat
rychlejsie ako Keplerova rychlost, ¢o sposobuje, ze hmota je znovu vyvrhované
mimo magnetosféru. Hmota moze dopadnut na povrch neutrénovej hviezdy iba
v pripade, Ze polomer spolurotacie je va¢si ako Alfvénov polomer (R., > Ra).
To mé za nésledok prenasania momentu hybnosti na neutrénovi hviezdu, ¢oho
dosledkom je zvySenie jej rotaénej rychlosti (znizenie rotaénej periody).

Kompaktnym objektom vo vsetkych potvrdenych dvojhviezdach typu BeXB
je neutrénova hviezda. V skutocnosti je neutréonova hviezda c¢asto oznacovana
ako definujuca vlastnost dvojhviezd BeXB. Bezne sa mdzeme v literature do-
¢itat, ze dvojhviezda typu BeXB je tvorena z neutréonovej hviezdy a z hviezdy
spektralneho typu Be. V skuto¢nosti sa ukazuje, Ze nepozname jednoznacny
mechanizmus, ktory by zabranil vzniku hviezd spektralneho typu Be s ¢iernou
dierou alebo bielym trpaslikom. V Ziadnej zndmej dvojhviezde typu BeXB v na-
Sej Galaxii sa prekvapivo nenachédza ¢ierna diera, zatial ¢o vyklad dvojhviezdy
v Cas ako systém tvoreny hviezdou spektralneho typu Be s bielym trpaslikom
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zostava stéle spornym (Harmanec a kol. 2000).

Viacero zndmych modelov simulujtcich vznik neutrénovej hviezdy zahina
zmenu momentu hybnosti v ¢ase kolapsu jadra. Tieto modely predpokladaju, ze
podiato¢nd rychlost neutronovych hviezd pri vzniku je 100-200 km/s. Je teda
nepravdepodobné, ze pri takej rychlosti by excentricita pozostatkov supernov
bola mensia ako 0.2. Preto sa vobec necakalo, Ze niekedy objavime dvojhviezdy
typu BeXB s malou excentricitou a dlhou obeznou periédou.

V sucasnosti existuje skupina s iba piatimi dvojhviezdami typu BeXB (X Per,
GS 0834-430, KS 19474300, XTE J1543-568 a 2S 1553-5421) charakterizovana
obeznou periddou Py, > 30 d a velmi nizkou excentricitou (e < 0.2). Ich nizka
excentricita vyzaduje, aby neutrénova hviezda mala mensiu poc¢iatocni rych-
lost pri jej vzniku, ako sa predtym predpokladalo pomocou sucasnych vyvojo-
vych modelov (Pfahl a kol. 2002). Dévod zriedkavého vyskytu tychto systémov
moze byt tiez sposobeny naroc¢nostou ich detekcie. Vysledky skiimania populacie
od Podsiadlowski a kol. (2003) tvrdia, ze dvojhviezdne ¢ierne diery vznikli naj-
pravdepodobnejsie v systémoch s kratkymi obeZnymi periddami (P,, < 30 d).
Prudky narast v pocte detekovanych BeXB nastal az po vypusteni druzice IN-
TEGRAL v roku 2002, zatial ¢o pocet SGXB sa stabilizoval.
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Kapitola 2

Druzice pozorujiace v UV oblasti

2.1 IUE (International Ultraviolet Explorer)

Nésledujuica kapitola bola vypracovana na zaklade [e3]-[e9].

Druzica IUE bola vypustena 26. januara 1978. Pévodny plan bol, aby druzica
IUE sluzila pocas doby piatich rokov, aj ked jej o¢akavana Zivotnost bola 3 roky.
V skuto¢nosti v8ak druzica IUE mnohonéasobne prekrocila nase o¢akavanie, ked ze
bola v nepretrzitej prevadzke takmer 19 rokov, az do 30. septembra 1996. Bol to
medzinarodny projekt, kde spolupracovali NASA, ESA a SERC (United King-
dom’s Science and Engineering Research Council, v sucasnosti PPARC (Particle
Physics and Astronomy Research Council)).

NASA zabezpecila vypustenie druzice, technickii podporu a software, ESA
zabezpecila solarne panely a satelitné riadiace stanice mimo Madridu a PPARC
zabezpecil kamery Vidicon. Pozorovaci ¢as bol rozdeleny medzi dve riadiace sta-
nice. NASA riadila 16 hodin denne z Goddard Space Flight Centre a dalsich
8 hodin z VILSPA (Villafranca Satellite Tracking Station).

Vdaka geosynchréonnej obeznej doby IUE ju bolo mozné riadit v redlnom ¢ase.
Dva spektrografy na palube druzice pokryvali ultrafialové vlnové dlzky v roz-
medzi 1100-3350 A. Pozorovania z druzZice IUE zahfiiaja rozne typy objektov
vo vesmire, od planét, hviezd, az po galaxie. Jedna zo silnych stranok IUE bola
schopnost rychlo reagovat na prilezitostné objekty, akymi st napriklad kométy,
novy alebo supernovy. Jediné dostupné ultrafialové tdaje o vybuchu supernovy
SN 1987A vo Velkom Magelanovom mracne pochadzaju prave od IUE. Stopova-
nim jadra rychlej kométy IRAS-Araki-Alcock umoznilo IUE prvykrat detekovat
molekularnu siru na kométe. Astronomovia Stiudovali viacero vlnovych dlzok,
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aby zistili viac o objektoch z vesmiru. Stcasné ziskavanie idajov je nevyhnutné,
aby sme ziskali ¢o najviacsie mnozstvo informécii o urcitych javoch na oblohe.
Preto druzica IUE ¢asto spolupracovala nielen s ostatnymi dalekohl'admi z celého
sveta, ale aj s vesmirnymi d'alekohladmi a druzicami (HST, ROSAT, Compton
Gamma Ray Observatory, sonda Voyager, ASTRO-1 a ASTRO-2, EUVE, japon-
sky satelit ASCA a dalsie).

2.2 Dalsie druzice pozorujice v ultrafialovej
oblasti

2.2.1 HST (Hubble Space Telescope)

Hubblov vesmirny dalekohlad (HST), vypusteny v roku 1990, je v si¢asnosti naj-
dolezitejsim a najslavnejsim vesmirnym dalekohladom uréeny pre astronomické
pozorovanie, hlavne vo viditelnej a ultrafialovej oblasti spektra. Jeho planované
zivotnost bola 15 rokov, avSak v skutocnosti vieme, ze tuto hranicu uz dévno
prekrocil a NASA ho planuje prevadzkovat minimalne do roku 2020. HST obieha
okolo Zeme, ¢o znamené, ze sa nachiddza mimo zemskej atmosféry. Hlavnou vy-
hodou jeho polohy mimo zemskej atmosféry je, zZe dokdze vyhotovit ostrejsie
snimky slabych objektov ako ktorykolvek iny dalekohlad umiestneny na zem-
skom povrchu. Je to jedna z najuspesnejsich a najdlhsie trvajicich vedeckych
misii, ktord nam mimo iného pomohla urcit vek vesmiru, identifikovat kvazary
a odhalit existenciu temnej energie.

Nesmiernu slavu ziskal hlavne tym, ze sluzi tiez ako nastroj pre Siroku astro-
nomickd komunitu, ¢o znamena, ze kazdy astroném na svete moze podat ziadost
o jeho pozorovaci ¢as. V pripade, Ze je dany astroném vybrany, méa rok ¢asu na
to, aby svoje pozorovanie spracoval. Potom sa data zverejnia pre Siroka vedeckt
komunitu. Vdaka tejto politike odhalili astronémovia z celého sveta mnozstvo
objavov.

HST zmenil spésob, akym sa astronémovia pozerali na vesmir. Poméha im
pochopit ako galaxie vznikaju, pretoze astronémom ukazal galaxie v roznych
Stadiach vyvoja, vratane novovzniknutych galaxii, ked bol vesmir eSte pomerne
mlady. Objavil protoplanetarny disk, zhluk plynu a prachu okolo mladej hviezdy
sliziaci ako miesto vzniku pre nové planéty. Balej zistil, Ze zablesky gama Ziarenia
vznikaji vo vzdialenych galaxiach, kde kolabuju hmotné hviezdy. Toto vSetko
je vSak len hfstkou toho, ¢im uz pocas svojej misie stihol prispiet k rozvoju
astronomie.

20



2.2.2 EUVE (Extreme Ultraviolet Explorer)

Druzica EUVE bola vypustené 7. jina 1992. Jej hlavnou tlohou bolo zmapovat
oblohu a spravit podrobny vyzkum miesta okolo ekliptiky v oblasti extrémneho
ultrafialového Zarenia (EUV) s vlnovou dlzkou 70-760 A. Dalej mala za tlohu
studovat fyzikalne vlastnosti zdrojov EUV a spektroskopicky sledovat vybrané
nebeské objekty. Bola prvou druzicou pozorujicou v ultrafialovej oblasti s krat-
kou vInovou dlzkou. V roku 2000 sa NASA z viacerych dovodov rozhodla, Ze
ukon¢i misiu tejto druzice. Dia 31. januara 2001 bola prevedena do bezpecnost-
ného modu a ukondila svoje vedecké pozorovanie. Poc¢as necelych 9 rokov stihla
naozaj vela. UmozZnila nam lepsie pochopit extrémne ultrafialové spektrum a do-
koncila katalog celej hviezdnej oblohy zahfnajiuci 801 EUV objektov. Dalej nam
poskytla prvi extrémnu ultrafialova detekciu viac ako 30 extragalaktickych (za
hranicou nasej Galaxie) objektov. Objavila nové delenie hmotnych bielych tr-
paslikov a prvykrat detekovala hélium v atmosfére planéty Mars.

2.2.3 GALEX (Galaxy Evolution Explorer)

Hlavnou tlohou druzice GALEX, vypustenej 28. aprila 2003, bolo stadium pé-
vodu a vyvoja galaxii do vzdialenosti priblizne 10 miliard svetelnych rokov (&er-
veny posuv z = 2) a taktiez mapovanie pozadia ultrafialového Ziarenia. Dru-
zica GALEX ziskala niekolko prvenstiev v oblasti prehliadky hviezdnej oblohy.
Napriklad, ako prva pozorovala celu extragalaktickt hviezdnu oblohu v ultrafia-
lovej oblasti.

Pocas jej misie sa zostavila prva kompletna mapa vesmiru vznikajtcich gala-
xif, ktord ndm umozni lepsie pochopit ako vznikli galaxie podobné nasej Gala-
xie. f)alej identifikovala nebeské objekty, ktoré posluzia ako podklad pre dalsie
studium terajsich alebo budicich misii. Astronémovia na zaklade studia napo-
zorovanych déat z druzice GALEX zistili zakladné informacie o struktture nasho
vesmiru a taktiez im umoznuje pochopit, ako sa galaxie menia a vyvijaji. Chceeli
by tiez vediet, kedy vznikli hviezdy a jednotlivé prvky, z ktorych sa postupne
vytvorila nasa Galaxia.
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Kapitola 3

Hviezdny vietor

Nésledujuica kapitola bola vypracovana na zéklade [8], [14], [15] a [18].

7, uz existujicich pozorovani bolo zname, Ze hviezdne atmosféry nemusia byt
statické, a tym padom mdze z nich dojst nielen k tniku Ziarenia, ale aj k uniku
castic do jej bezprostredného okolia. Tomuto tniku c¢astic hovorime hviezdny
vietor. V pripade osamotenych hmotnych hviezd s velkym Ziarivym vykonom
pozorujeme masivny unik latky z hviezdy prostrednictvom tohoto hviezdneho
vetra sposobeny uc¢inkami ziarivej sily. V dosledku hviezdneho vetra dochédza
k zna¢nému tbytku hmotnosti a hmotné hviezdy este predtym, ako by sa z nich
stala supernova, mozu za celd dobu svojho vyvoja stratit aj viac ako polovicu
svojej povodnej hmotnosti.

S vel'mi silnym hviezdnym vetrom sa v8ak mozeme stretnat i u hviezdy, ktora
sa pri svojom vyvoji stava rozmernym ¢ervenym obrom, nadobrom alebo hviez-
dou tzv. asymptotickej vetve obrov s nizkym povrchovym gravita¢nym zrychle-
nim. Teplo sa v obaloch tychto hviezd s relativne nizkou povrchovou teplotou
prenasa konvekciou a ich vrchné vrstvy st v neustdlom pohybe. Z vrchnej casti
hviezd vanie silny hviezdny vietor, prostrednictvom ktorého mozu hviezdy v ex-
trémnych pripadoch stratit az 107% Mg, ro¢ne. Material, ktory hviezdy do okolia
odhodia, je v désledku pulzécii urychlovany Ziarivou silou na prachovych ¢asti-
ciach. Pri odhade rychlosti straty latky Mz povrchu ¢ervenych obrov pouzivame
va¢sinou semiempiricky vztah, ktory formuloval Reimers (1977)

- a2 M L goR.
M=(-14-10"% @> = ClhiCl 1
( 0 rOk % L@ % gR ’ (3 )

kde L je ziarivy vykon, R je polomer a g je gravitacné zrychlenie na povrchu
hviezdy. Tvar vyssie uvedeného vztahu sa dé zdovodnit napriklad tak, ze ak
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z hviezdy, s hmotnostou M a polomeru R, uniké latka do medzihviezdneho pries-
toru, znamena to ¢asovy prirastok potencialnej energie E,,, na ktorom sa vynalozi
urcité Cast energie ziarivého vykonu L hviezdy. Ziarivy vykon L mdzeme apro-
ximovat vztahom:

dE, d M? M .
N — R — — | = 2G— 2
oL dt(aﬁ)) 26351 (32)

kde GG je gravitacna konstanta.

U hviezd s korénou mézeme pozorovat aj koronélny vietor. Ocakava sa, ze
vSetky nedegenerované hviezdy s efektivnou teplotou mensou ako 6 500 K maja
konvektivnu zénu pod ich povrchom, a preto by chromosféra a koréna mohla
existovat u vSetkych chladnych hviezd. Kvoli vysokej teplote plynu, je koronéalny
(hviezdny) vietor urychlovany tlakom plynu. Avsak, u velmi Ziarivych chlad-
nych hviezd méze byt vietor urychlovany tiez tlakom vin alebo tlakom Ziarenia
na CGiastockach prachu. Pokial maju tieto hviezdy velku rychlost straty hmoty
M, potom rychlost chladnutia unikajiceho plynu je rychlejsia ako jeho ohrieva-
nie. A preto ani chladné hviezdy s velkou rychlostou straty hmoty nemaju ko-
ronu. Korénu a vietor urychlovany tlakom plynu maju iba hviezdy spektralneho
typu F5IV-KI1III. Teplota slnecnej fotosféry, odkial k nam prichadza viditelné
ziarenie, ma teplotu necelych 6000 K. Koréna vo vonkajsich vrstvich slne¢nej
atmosféry moze mat teplotu az 2-10° K. V porovnani s hviezdnym vetrom mé
koronalny vietor omnoho mensiu rychlost straty hmoty a v pripade Slnka to je
iba 1071 M, /rok.
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Kapitola 4
Vyvoj hviezd

Nésledujuica kapitola bola vypracovana na zaklade [7]-[9], [14] a [16].

Tak, ako sa ¢lovek narodi, preziva svoj aktivny zivot a nakoniec zomrie, tak sa
aj hviezdy, ktoré nie su statickymi objektmi, vznikaju, vyvijaju sa a zanikaju.
Hviezdy taktiez netvoria dokonaly uzavrety systém, pretoze ziaria do okolitého
prostredia a vymiena si s nim hmotu. Sti¢asné predstavy naznacuju, ze hviezdy
vznikaji gravitacnym kolapsom z ndhodného zahustenia chladnej medzihviezd-
nej latky, ktora je sucastou obrich molekulovych mracien. Ich casovy vyvoj je
dosledkom ich interakcie s okolim. To, ako rychlo sa bude hviezda vyvijat, ur-
¢uje hlavne jej pociatocna hmotnost. Z fyzikalneho hladiska je hviezdny vyvoj
nevratnym dejom, pretoze uzavrety kolobeh neustéleho vzniku, vyvoja a zéniku
hviezd nie je mozny. Hviezda po vycerpani vSetkych dostupnych zasob energie
prechadza do zévereéného neaktivneho $tadia a z hviezdy sa moze stat supernova
typu la, ¢ierna diera, ¢ierny trpaslik alebo neutrénova hviezda.

4.1 Vyvoj hmotnych hviezd

Podobne ako u malo hmotnych hviezd, je vyvoj hmotnych hviezd na hlavnej
postupnosti zapri¢ineny zmenou chemického zlozenia, kedy sa termojadrovymi
reakciami premiena vodik na hélium. Avsak, tieto hmotné hviezdy majua konvek-
tivne jadro, cez ktoré sa novovzniknuté hélium rovnomerne premiesava. Termo-
jadrovy vyvoj v centre hviezd s hmotnostou nad 11 My je rychlejsi ako je tempo
dezintegracie obalu.

V momente, ked sa v centre hviezdy za¢ne tvorit malé jadro zloZené z termo-
jadrovych neaktivnych prvkov Zeleza, dochadza jej vyvoj ku svojmu rychlemu

24



zéveru. Hmotnost Zelezného elektronovodegenerovaného jadra sa v dosledku ter-
mojadrovych reakcii sice zvacsuje, ale jeho polomer sa zmensuje. Ak hmotnost
tohto jadra prekro¢i tzv. Chandrasekharovu hranicu (priblizne 1.40 My), jadro
sa zacne kolabovat. Hlavnou pri¢inou jeho kolapsu je, ze hviezda uz nedokaze
vytvorit dostatoény gradient tlaku elektronovodegenerovanej latky potrebny na
odolanie tiazi tejto latky. Vnutro hviezd s poc¢iato¢nou hmotnostou do 50 M, sa
zruti do neutrénovej hviezdy zloZzena prevazne z velmi hustej neutréonovodege-
nerovanej latky. Prostrednictvom neutrin vzniknutych pri kolapse sa z hviezdy
odnaga radovo 10% J potencialnej energie uvolnenej kontrakciou. Cast tejto ener-
gie vzniknutych neutrin je pouzita k vzplanutiu supernovy typu II. Ako priklad
takejto supernovy mézeme uviest supernovu z roku 1054, ktorej pozostatkom
je Krabia hmlovina a v nej silne zmagnetizovani rotujicu hviezdu — pulzar
v sthvezdi Byka.

Silny hviezdny vietor urychlovany ziarenim dokaze odhalit jadro hviezdy s po-
¢iato¢nou hmotnostou viacsou ako 50 M. Po odhaleni sa hviezda dostane az do
oblasti hviezdy, ktora obsahuje hélium a taktiez iné pozostatky predchadzaji-
ceho vyvoja hviezdy. Tieto typy hviezdy oznacujeme ako uhlikové a kyslikové
(WC, WO - pozostatky po horeni hélia) a dusikové (WN — po dlhoprebiehaju-
com CNO cyklu) Wolfove-Rayetove hviezdy. Hviezdy tohoto typu vybuchuja ako
supernovy typu Ib, z ktorych spektier bolo dokézané, Ze ich predchodcami boli
hviezdy s velmi malym zastipenim vodika. Wolfove-Rayetove hviezdy kolabuju
vel'mi rychlo. Zmrstovanie tychto hviezd sa nezastavi ani na neutrénovej degene-
récii, ale koncia ako exotické ¢ierne diery. Avsak ¢ierne diery st iba vynimo¢nym
zaviSenim vyvoja niektorych velmi hmotnych hviezd.
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Kapitola 5

Cierna diera

Nésledujuica kapitola bola vypracovana na zaklade |7]-[12] a [17].

Vyvoj v centralnych oblastiach velmi hmotnych hviezd (50 Mg, a viac) prebieha
vel'mi rychlo. Prebiehaju v nich vSetky moZné typy exogénnych jadrovych reakcii
a nésledne sa tam vytvori hmotné Zelezné jadro, kde uz ziadne jadrové reakcie
neprebiehaju. Pokial je hmotnost jadra v tomto Stadiu vyvoja vacsia ako je ma-
ximéalna hmotnost neutrénovej hviezdy (asi 3 Mg ), potom uz neexistuje ziadny
mechanizmus, ktory by pokracujici gravitaény kolaps odvréatil ¢i zastavil. Gra-
vita¢na sila sa tu stane uplne dominantnou a zac¢ne sa rychly kolaps jadra.

Vonkajsie vrstvy hviezdy exploduji, mozu vybuchnit ako supernova typu Ib,
pripadne moézu tiez vybuchnut ako hypernova. Vo vnutornych ¢astiach hviezdy
v8ak kolaps nenavratne pokracuje. Jadro hviezdy sa premeni na ¢iernu dieru. Je
to vlastne objekt, ktory je zahusteny natolko, Ze jeho vlastné gravitacia zabrani
¢omukol'vek, aby z neho uniklo mimo horizont udalosti.

John Michell v roku 1784 prvykrat studoval existenciu hviezd s tak velkym
povrchovym gravita¢nym zrychlenim, z ktorych povrchu nemdze uniknat ani
svetlo. Po nom sa Pierre Simone de Laplace pokusal zistit hmotnost telesa za-
danej hustoty, z ktorého tnikova rychlost je vacsia ako rychlost svetla. Obaja
vychadzali z klasickej Newtonovej tedrie gravitacie. Karl Schwarzschild v roku
1916 publikoval realisticky vypocet parametrov ¢iernej diery v ramci vSeobecnej
teorie relativity. Robert Kerr vytvoril v roku 1963 model rotujicej ¢iernej diery.
Medzi dalsimi, ktori publikovali vyznamné prace o vlastnostiach ¢iernych dier
patria hlavne Subrahmanyan Chandrasekhar, John A. Wheeler, Jakov Zel dovic,
Richard Penrose a Stephan Hawking, ktorému sa podarilo prepojit vSeobecnu
teoriu relativity a kvantovi mechaniku (vyparovanie ¢iernych dier). Samostatny
nazov ¢ierna diera pochédza od Johna A. Wheelera z roku 1968.
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5.1 Idealne cierne diery

Velkost ¢iernej diery zavisi na hmotnosti kolabovaného objektu. Pokial vyjdeme
zo zjednoduSeného modelu nerotujucej, nenabitej sféricky symetrickej Ciernej
diery, jej polomer ziskame zo vztahu:
GM M

R, = 27 =2953.25 M—@ m, (5.1)
kde R, je Schwarzschildov alebo gravita¢ny polomer, M je hmotnost kolabova-
ného objektu a c¢ je rychlost svetla. V pripade, ze hmotnost kolabovaného telesa
je rovna 10 Mg, jeho Schwarzschildov polomer je priblizne 30 km. Cim sa polo-
mer redlneho telesa viac blizi ku svojmu Schwarzschildovmu polomeru, tym su
efekty vSeobecnej tedrie relativity pozorovatelnejsie. Ziadne teleso s polomerom
mensim ako je Schwarzschildov nemdze byt stabilné a kazdé také teleso sa musi
zrutit do Ciernej diery.

Gravitacné pole c¢iernej diery zakrivuje ¢asopriestor a meni jeho vlastnosti.
Cim viac sa miestny pozorovatel blizi k ¢iernej diere, tym pomalSie mu, posudzo-
vané z hladiska vzdialeného pozorovatela, plynie ¢as. Jeho testovacie hodiny sa
zacinajui meskat. Spomalenie chodu ¢asu mozeme zmeriat napriklad zmenou frek-
vencie monochromatického ziarenia vznikajiceho pri preskoku elektréonu medzi
dvoma energiovymi hladinami v atéme. Ak je A vlnova dizka vyslaného Ziarenia
a A\ je rozdiel medzi vinovou dizkou vyslaného a pozorovaného ziarenia daleko
od hviezdy, potom plati:

ax oty (5.2)
A 1 - (Ry/R)
kde R je polomer zruteného objektu. Tento vztah nam hovori, Ze ¢erveny posuv
je nekonecne velky v pripade R — R,. Nekonecne velkd bude aj pozorovana
vlnova dlzka Ziarenia, ¢o znamend, Ze energia unikajticeho foténu (E = hc/)\)
z hviezdy bude nulova, kde h je Planckova konstanta. Namiesto toho, jej zZiarivy
vykon L klesne exponenciélne:

t
L  exp {—T], (5.3)
kde

2R,
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je kone¢ny cas potrebny na to, aby sa objekt z polomeru R zrutil na gravi-
taény polomer R,. Vzdialeny pozorovatel zisti, Ze ako sa povrch hviezdy blizi
k jeho Schwarzschildovmu polomeru, kolaps sa spomali, az sa tplne zastavi a za-
mrzne na tomto polomere. Naopak, pozorovatel, ktory sa nachiddza vo vnutri
Schwarzschildovho polomeru ziadne zamrznutie pozorovat nebude, hviezda bude
stale aktivna. Dalej zisti, Ze za kone¢ny cas dosiahne kolabujtice sa teleso nielen
Schwarzschildov, ale aj nulovy polomer. Teleso sa zriti do bodu, do singularity
s nulovym objemom. Pozorovatel bude tak od okolitého sveta oddeleny neprie-
pustnou hranicou, tzv. obzorom udalosti, ktory je tu totozny so Schwarzschildo-
vou sférou.

5.2 VSeobecné cCierne diery

Pripad, ktory bol doteraz popisany v podkapitole 5.1 je vSak len idedlnym pri-
padom. V skutocnosti kolabujtice teleso vzdy rotuje a takmer vzdy je nabité. Pri
kolapse hviezdy do ¢iernej diery sa zachovava len niektoré jej vlastnosti, akymi
st celkova hmotnost M, moment hybnosti L a celkovy naboj (). Tieto najv-
Seobecnejsie ¢ierne diery st zname ako tzv. Kerrove-Newmanove Cierne diery.
Na rozdiel od nerotujucich Schwarzschildovych ¢iernych dier, méa rotujica ¢ierna
diera (Kerrova ¢ierna diera) zlozitejsiu struktiru a vlastnosti. M& mensi obzor
udalosti, ktory nie je totozny s medzou nekone¢ne velkého ¢erveného posuvu.
Priestor medzi tymito dvoma oblastami sa nazyva ergosféra, ktora je dolezita
z hladiska energetiky ¢iernej diery. ESte pred tym, ako sa rotéacia ¢iernej diery
tplne zastavi, sa moze z ¢iernej diery prostrednictvom Penrosovho mechanizmu
uvolnit az 20.7 % jej rotacnej energie (Bhat a kol. 1985). Kerrove ¢ierne diery
mozu byt tak najefektivnej$im zdrojom energie, aky vobec pozname.

5.3 Detekcia cernych dier

Existuju ¢ierne diery? Ak ano, ako ich spozname? Detekovat ¢iernu dieru vobec
nie je jednoduchou zalezitostou, pokial ¢ierna diera vzniknuté kolapsom hviezdy
nie je sucastou nejakého dvojhviezdneho systému. Ako vieme, samostatné ¢ierna
diera do okolitého priestoru ziadne detekovatelné Ziarenie nevysiela. Chova sa
viac-menej ako hmotny bod a jediny sposob, ako ich odhalit je prostrednictvom
ich obrovského gravitacného posobenia na okolitd hmotu.

Na rozdiel od odhalenia osamotenej ¢iernej diery, mnohom jednoduchsie by
sme objavili ¢iernu dieru, pokial by bola suc¢astou dvojhviezdneho systému.
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V pripade, Ze by obe zlozky boli od seba dostato¢ne vzdialené, existenciu Ciernej
diery by sme mohli odvodit z obezného pohybu viditelnej zlozky. Pokial by sme
objavili dvojhviezdu, kde by jedna zo zloziek bola neviditelna a mala stucasne
hmotnost vacésiu ako 3 My, potom neviditelny kompaktny objekt je pravdepo-
dobne ¢iernou dierou. Ak by neviditelny objekt mal hmotnost vicsiu ako 5 Mg,
mozeme takmer s istotou povedat, ze dany kompaktny objekt je ¢iernou dierou.
Este viac by bolo preukazatelnejsie, pokial by ¢ierna diera bola zlozkou tesného
dvojhviezdneho systému, v ktorom latka preteké z optickej zlozky na kompaktny
objekt.

V sucasnosti je najobltibenejSiou metdédou detekcie Ciernych dier zaloZena
na pozorovani kompaktnych zdrojov rontgenového Zziarenia, ktoré s sucastou
dvojhviezdnych systémov tvorené z viditelného a neviditelného kompaktného
objektu. Rontgenové ziarenie vznika dosledkom tiniku hmoty z donora na darcu.
Hmota je brzdena z vysokej rychlosti v momente, ked sa dostane do blizkosti
kompaktného objektu, okolo ktorého sa vytvori akréény disk. Kinetickd energia
volného padu hmoty sa premienia na teplo, ktoré predstavuje zdroj réntgenového
Ziarenia.

K najnadejnejsim kandidatom hviezdnych ¢iernych dier patri rontgenova dvoj-
hviezda Cyg X-1 s obeznou dobou zloziek 5.6 dni, kde optickou zlozkou je hmotny
modry nadobor spektralneho typu 09.7 Iab (Karitskaya 2011). Dalej sa hovorf
o zdroji vo Velkom Magelanom mra¢ne LMC X-3 B, V616 Mon a o V404 Cyg
(Ziotkowski 2003). Pocet ¢iernych dier hviezdnych hmotnosti je viak maly, kedze
k ich vzniku je potrebné, aby poc¢iatoéna hmotnost hviezd bola mimoriadne vy-
soké, zrejme vacsia ako 50 Mg a také hmotné hviezdy vznikaji len zriedkavo.

V stcasnosti je vSeobecne uznavany nazor, ze v centre kazdej galaxie sa na-
chadza supermasivna ¢ierna diera s hmotnostou radovo od 10¢ do 10° Mg, ktorti
nazyvame galaktickou ¢iernou dierou. Cierna diera nachadzajuca sa v centre na-
Sej Galaxii je objekt Sagittarius A* a ma hmotnost 4.1-10° My (Ghez a kol.
2008). Avsak najhmotnejsia galakticka ¢ierna diera je takmer tisickrat hmotnej-
Sia ako t4 naSa. Je to galakticka ¢ierna diera s hmotnostou priblizne 3.5-10° M
nachadzajica sa v galaxii M87 (Walsh a kol. 2013).
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Kapitola 6

Hortice hviezdy

Nésledujuca kapitola bola vypracovana na zéklade [13].

Skor sa hviezdy delili na rané (early) a neskoré (late), pricom deliacou ¢iarou
bolo naSe Slnko. Z doterajsich znalosti, z historického pohladu o hviezdnom
vyvoji vieme, ze hviezda sa v priebehu svojho vyvoja postupne zo spociatku po-
merne horiiceho objektu stava chladnou hviezdou, a preto by rané hviezdy mali
byt teplejsie ako Slnko, zatial ¢o neskoré hviezdy zase chladnejsie. Na zéklade
roznych vlastnosti hviezd mézeme hviezdy aj rozne rozdelit do jednotlivych sku-
pin. Tym najjednoduchsim delenim hviezd je na hortice a chladné. Toto delenie
vychadza z kvantitativnych a kvalitativnych charakteristik, avSak hlavne podla
vonkajSieho chovania hviezdy. Medzi hlavnymi charakteristikami hviezdy patria
hmotnost M, Ziarivy vykon L, polomer fotosféry (vrchna cast hviezdy, odkial vy-
chadza podstatna cast hviezdneho svetla) R, povrchové gravitaéné zrychlenie g
a efektivna teplota T.;. Na prevod medzi jednotlivymi charakteristikami slizia
nasledujuce dva vztahy:

L =41 R*0TS (6.1)
* M
g=0Cr (6.2)

kde o je Stefanova-Boltzmanova konstanta (o = 5.67 - 1078 Wm2K™%).

Delit hviezdy na hortice a chladné mozeme podla ich efektivnej teploty. Dal-
sim kritériom moze byt existencia, ¢i neexistencia hviezdnej aktivity slne¢ného
typu a Specidlne potom tiez podla vyskytu aktivnych oblasti v povrchovych
vrstvach hviezdy, ktoré st podmienené vznikom a néaslednym rozpadom lokal-
nych magnetickych poli. S tym dalej stuvisi i vyskyt chromosfér, korén slneéného
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typu a vSetkych beznych, viac ¢ menej prechodnych, alebo kratkoprechodnych
prejavov hviezdnej aktivity, akymi su fotosférické skvrny, erupcie a protuberan-
cie a taktiez i vSeobecne pomalsie rotécie chladnych hviezd. Uvedené vlastnosti
sit charakteristické pre chladné hviezdy, zatial ¢o hortice hviezdy maju kludné
atmosféry, vyskytuju sa v nich stabilné globalne magnetické pole a tiez rozne pre-
javy procesov ziarivej diftuzie, ktoré mozu viest az k javu chemicky pekuliarnych
hviezd alebo k Ziareniu urychlované hviezdnym vetrom.

Ukazuje sa, Ze prave efektivna teplota hviezdy hra urcujticu rolu nielen v stave
hviezdnych atmosfér, ale i v stave podpovrchovych vrstiev, ktoré, samozrejme,
nemdzeme pozorovat priamo. Na teplote hviezdy zavisi hlavne, ¢i sa tok ener-
gie prudiaci z jadra hviezdy do okolitého priestoru v subfotosférickych vrstvach
bude prenasat prevazne ziarenim (u horucejsich hviezd) alebo skér konvekciou
(u hviezd slneéného typu a chladnejsie). Hviezdy spektralneho typu F2 s efek-
tivnou teplotou okolo 7000 K predstavuju akusi deliacu ¢iaru medzi hortcimi
a chladnymi hviezdami. Hranica 7000 K zodpoveda farebnému indexu (B — V)
priblizne 40.35 mag. Nase Slnko s efektivnou teplotou 5779 K je preto chladnou
hviezdou, zatial ¢o Sirius, Deneb alebo Vega st predstavitel mi hortcich hviezd.

6.1 Hortce hviezdy v ultrafialovej oblasti

Ako vieme, hortice hviezdy maja vysoku efektivnu teplotu, a preto velku cast
svojho Ziarenia vyziaria v ultrafialovej oblasti. Z tohto dévodu nam prave ultra-
fialova oblast spektra poskytuje neocenitelné informaéacie o tychto hviezdach,
ktoré by sme v mnohych pripadoch z inej Casti spektra neziskali. KedZe ultra-
fialové Ziarenie je z velkej ¢asti pohlcované zemskou atmosférou, je hviezdna
spektroskopia v ultrafialovom obore mozna len z druzic. Medzi hlavnou vyhodou
pozorovania v ultrafialovej oblasti patri napriklad to, Zze pozorované hviezdne
toky byvaju vacsinou absolitne kalibrované, ¢o nam umoznuju zistit efektivnu
teplotu alebo vzdialenost tychto hviezd.

Ultrafialova spektroskopia je obmedzena na oblast Balmerovho kontinua s vl-
novymi dlzkami v rozsahu 912-3647 A. Aj ked teoreticky by sme ziarenie ho-
ricich hviezd mohli detekovat i v oblasti Lymanovho kontinua, v skuto¢nosti
je v8ak takéto Zziarenie nepozorovatelné, nakolko je schopné ionizovat medzi-
hviezdny vodik. Preto je Ziarenie Lymanovho kontinua absorbované medzihviezd-
nym vodikom a pri fluoroscen¢nych prechodoch je vyziarené ako Ziarenie s vi¢sou
vlnovou dlzkou. Aby sme mohli pozorovat ziarenie Lymanovho kontinua, musela
by sa hortica hviezda nachéadzat pomerne blizko, v oblastiach chudych na medzi-
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hviezdny vodik.

Klasické delenie spektra je na kontinuum a ¢iary. Avsak v ultrafialovom spek-
tre su spektréalne Ciary tazsich prvkov, hlavne zeleza, tak pocetné, Ze kontinuum
tu v podstate nepozorujeme a pocetné ciary sa navzajom splyvaju. f)alej st
vyrazné tiez ¢iary Lymanovej série vodiku, ktoré vznikaju absorbciou Ziarenia
v medzihviezdnom prostredi. Dalsie pocetné ¢iary v medzihviezdnom prostredi
vznikaji rovnakym sposobom, pricom najsilnejSie z nich st napadné svojim hl-
bokym a tzkym profilom. V ultrafialovom spektre hortcich hviezd spektralnej
triedy O a nadobrov spektralnych tried B a A pozorujeme napadné profily typu
P Cygni, ktoré vznikaju v hviezdnom vetre.
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Kapitola 7

Prakticka cast

7.1 SPLAT-VO (A VO-enabled Spectral Analysis
Tool)

Program SPLAT-VO [el0] je graficky nastroj sluziaci k vykreslovaniu, porov-
navaniu a analyze astronomickych spektier ulozenych vo formate FITS, TEXT
alebo NDF/NDX. Je schopny nacitat spektra z lokalneho disku, stiahnuit ich
z internetu alebo je schopny spolupracovat s Virtudlnym observatoriom tak, ze
priamo v programe mozeme vyhladat potrebné spektra z jednotlivych serverov.

Kazdé vykreslovacie okno v programe je mozné pouzit na prezeranie jedného
alebo viacerych spektier siicasne a moze ich vykreslit, ¢i uz ako ¢iaru, alebo ako
body. Okno je mozné zvacsit a rolovat alebo ho mézeme centrovat na urcitej vino-
vej dizke. Vietky funkcie v tomto programe st zobrazené v prichladnom formate,
ktory je urceny predovSetkym pre beznych uzivatelov spektralnej analyzy dat.
Sucasna sada nastrojov na analyzu spektier zahina odhad pozadia polynomic-
kym fitovanim zvoleného tseku spektra alebo vykreslenim interpola¢nych ciar,
fitovanim Gaussovho, Lorentzovho a Voigtovho profilu emisnych a absorbénych
¢iar, filtrovanim spektier pouzitim priemeru a medianu a taktiez odstrédnenie
sumu vin a vypoéitanie dtatistik. Databaza pozicif labolatérnych ¢iar nam moze
pomdct pri identifikacii jednotlivych spektralnych ¢iar.

SPLAT-VO podporuje plny rozsah stradnicovych systém pouzitim najnov-
Sich nastrojov kniznice Starlink AST. To nam umoziuje vykreslit siradnice
a spojit ich s roznymi daliimi stradnicovymi systémami (vinova dlzka, frek-
vencia, energia a rychlost) a transformovat medzi tymito a rozdielnymi Stan-
dardmi ostatnych (topocentrické, heliocentrické, dynamické a kinematické lo-
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kalne standardy). SPLAT-VO pouziva AST na prevod spektier medzi rozli¢nymi
systémami tokov. To znamen4, Ze spektrum zo $irokého vyberu zdrojov moze byt
T'ahko porovnavané a pouzité na zostrojenie distribucie spektralnej energie. Toto
je dolezitou vlastnostou podpory dodavania heterogénnych dat vo Virtualnom
observatoriu. SPLAT-VO moze taktiez spolupracovat s ostatnymi programami
pouzitim protokolu PLASTIC.

7.2 Spracovanie dat

V préci sme pouzili daté z archivu druzice IUE a nésledne sme jednotlivé adaje
v grafoch ziskali cez program SPLAT-VO. Konkrétne sa jednaju o data rontge-
novej dvojhviezdy Cyg X-1 v ultrafialovej oblasti ziskané v obdobi od 30. aprila
1978 do 6. jula 1980. Stradnice danej hviezdy st: rektascenzia o = 19258™21.68°,
deklinacia 6 = +35°12'5.78”. Pri snimani bola pouZita velka apertura s nizkym
rozlisenim a detektor SWP, ktory pokryva merania v rozmedzi vlnovych dizok
1150-1975 A. Expozi¢na doba jednotlivych spektier je rozna, maja hodnoty
v rozmedzi 1980-3 600 s. V naSej praci sa venujeme premennosti ultrafialového
spektra v zavislosti na faze obehu optickej zlozky. Preto po tom, ako sme ziskali
jednotlivé spektra s prislusnym casom pozorovania, bolo potrebné zistit fazu
obehu, ktoré zodpovedé jednotlivym okamzikom pozorovania. Fazu obehu je
mozné ziskat z nasledujticeho vztahu:

HJD — M,

= mod
¢ = mod ———=,

(7.1)
kde HJD je ¢as pozorovania prepoc¢itany na heliocentricky juliansky datum, M,
je okamzim minima a P je peridda obehu zloziek dvojhviezdy Cyg X-1. Mod zna-
mené, ze zvySok daného zlomku je prave nami pozadovana faza. V nasej praci sme
pouzili hodnotu okamziku minima My = 2441 163.53 d a periédu P = 5.59982 d
(Brocksopp a kol. 1998). Vo vsetkych nasledujucich tabul'kach je potrebné k HJD
pripocitat este 2440000 d.
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Graf 1: Prehl'ad pouzitych ultrafialovych spektier Cyg X-1, z ktorych boli ziskané udaje
v jednotlivych grafoch. Poradie popiskov legendy zodpoveda poradiam jednotlivych

spektier.
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Graf 2: Identifikacia spektralnych &iar v spektre SWP1445.

2 su vyznacené identifikované spektralne ¢iary, ktorych parametre

sme Studovali v nasej praci, v jednej z 29 ultrafialovych spektrach dvojhviezdy
Cyg X-1. Dalej je vyznacCené vyrazna emisna ¢iara Lymanovej série vodiku.
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7.2.1  Si IT (Agim max ~ 1261.05 A)

Graf 3: Graf zavislosti maxima toku Si II (Agi11, max =~ 1261.05 A) na faze.
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Tabulka 7.1: Tabul'ka pouZitych spektier s prislunym ¢asom pozorovania a ziskanych

hodnot z analyzy spektier pre kremik Si IT (g1, max ~ 1261.05 A)

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP max dlzka | SWP max dlzka
g 1071 W/m?A] [A] ] 1071 w/m2A]  [A]

1445 3629.23 0.32 0.58 1259.54 | 3966 3894.81 0.75 0.72 1261.22
1451 3629.92 0.44 0.44 1261.22 | 3989 3896.42 0.03 0.66 1261.22
1460 3630.90 0.62 0.55 1259.54 | 5178 4002.92 0.05 0.56 1261.22
1478 3632.88 0.97 0.53 1261.22 | 5181 4003.12 0.09 0.74 1261.22
1500 3636.07 0.54 0.70 1259.54 | 5183 4003.26 0.11 0.53 1261.22
1515 3638.91 0.05 0.63 1261.22 | 5475 4035.01 0.78 0.50 1261.22
1979 3701.76 0.27 0.80 1261.22 | 7784 4265.58 0.96 0.52 1261.22
2049 3708.86 0.54 0.62 1261.22 | 9340 4412.38 0.17 0.47 1261.22
3012 3799.45 0.71 0.72 1261.22 | 9364 4416.12 0.84 0.54 1261.22
3079 3802.48 0.26 0.42 1261.22 | 9397 4419.80 0.50 0.54 1261.22
3107 3804.63 0.64 0.50 1261.22 | 9413 4422.31 0.94 0.58 1262.90
3518 3845.98 0.02 0.61 1261.22 | 9421 4423.30 0.12 0.47 1259.54
3535 3848.02 0.39 0.59 1261.22 | 9439 4425.30 0.48 0.53 1262.90
3940 3892.22 0.28 0.61 1259.54 | 9459 4426.94 0.77 0.62 1261.22
3965 3894.78 0.73 0.86 1261.22
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7.2.2  SiII (Asir, min

Graf 4: Graf zavislosti minima toku Si IT (Agi 11, min &~ 1259.43 A) na faze.
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Tabulka 7.2: Tabulka pouZitych spektier s prislusnym ¢asom pozorovania a ziskanych

hodnot z analyzy spektier pre kremik Si IT (Agifr, min ~ 1259.43 A)

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP min dlzka | SWP min dizka
g [10-1° W/m?A]  [A] g 10-16 W/m2A]  [A]

1445 3629.23 0.32 0.38 1261.22 | 3966 3894.81 0.75 0.40 1259.54
1451 3629.92 0.44 0.41 1259.54 | 3989 3896.42 0.03 0.39 1257.87
1460 3630.90 0.62 0.49 1261.22 | 5178 4002.92 0.05 0.38 1257.87
1478 3632.88 0.97 0.49 1259.54 | 5181 4003.12 0.09 0.41 1257.87
1500 3636.07 0.54 0.55 1261.22 | 5183 4003.26 0.11 0.12 1259.54
1515 3638.91 0.05 0.45 1259.54 | 5475 4035.01 0.78 0.43 1257.87
1979 3701.76 0.27 0.46 1259.54 | 7784 4265.58 0.96 0.33 1259.55
2049 3708.86 0.54 0.45 1259.54 | 9340 4412.38 0.17 0.41 1259.54
3012 3799.45 0.71 0.52 1257.87 | 9364 4416.12 0.84 0.23 1259.54
3079 3802.48 0.26 0.40 1259.54 | 9397 4419.80 0.50 0.35 1259.54
3107 3804.63 0.64 0.29 1257.87 | 9413 4422.31 0.94 0.42 1259.54
3518 3845.98 0.02 0.42 1257.87 | 9421 4423.30 0.12 0.36 1261.22
3535 3848.02 0.39 0.47 1257.87 | 9439 4425.30 0.48 0.43 1259.54
3940 3892.22 0.28 0.52 1262.90 | 9459 4426.94 0.77 0.47 1259.54
3965 3894.78 0.73 0.50 1259.54
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7.2.3 O T (AoLmax ~ 1306.31 A)

Graf 5: Graf zavislosti maxima toku O I (Ao1, max ~ 1306.31 A) na faze.
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Tabulka 7.3: Tabul'ka pouZitych spektier s prislu§nym ¢asom pozorovania a ziskanych
hodnot z analyzy spektier pre kyslik O I (Ao1, max =~ 1306.31 A).

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP max dlzka | SWP max dizka
g [10-16 W/m?A]  [A] & [10-16 W/m2A]  [A]

1445 3629.23 0.32 0.81 1304.80 | 3966 3894.81 0.75 1.01 1306.48
1451 3629.92 0.44 0.92 1306.48 | 3989 3896.42 0.03 0.99 1306.48
1460 3630.90 0.62 0.86 1304.80 | 5178 4002.92 0.05 0.86 1306.48
1478 3632.88 0.97 0.94 1306.48 | 5181 4003.12 0.09 0.85 1306.48
1500 3636.07 0.54 1.10 1306.48 | 5183 4003.26 0.11 1.03 1306.48
1515 3638.91 0.05 1.00 1304.80 | 5475 4035.01 0.78 0.74 1306.48
1979 3701.76 0.27 0.87 1306.48 | 7784 4265.58 0.96 0.76 1306.49
2049 3708.86 0.54 0.80 1304.80 | 9340 4412.38 0.17 0.87 1306.49
3012 3799.45 0.71 1.12 1304.80 | 9364 4416.12 0.84 1.00 1308.16
3079 3802.48 0.26 0.86 1304.80 | 9397 4419.80 0.50 0.77 1306.49
3107 3804.63 0.64 1.14 1306.48 | 9413 4422.31 0.94 0.78 1306.48
3518 3845.98 0.02 0.87 1306.48 | 9421 4423.30 0.12 0.73 1306.48
3535 3848.02 0.39 0.83 1306.48 | 9439 4425.30 0.48 1.05 1308.16
3940 3892.22 0.28 0.87 1304.80 | 9459 4426.94 0.77 1.01 1308.16
3965 3894.78 0.73 1.03 1308.16
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7.2.4 O T (AoLmm ~ 1305.32 A)

QGraf 6:
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Tabulka 7.4: Tabul'ka pouZitych spektier s prisluénym ¢asom pozorovania a ziskanych
hodnoét z analyzy spektier pre kyslik O I (Aot min &~ 1305.32 A).

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP min dlzka | SWP min dlzka
[d] [1071 W/m?A]  [A] (d] [1071° W/m?A]  [A]

1445 3629.23 0.32 0.77 1306.48 | 3966 3894.81 0.75 0.93 1304.80
1451 3629.92 0.44 0.80 1304.80 | 3989 3896.42 0.03 0.72 1304.80
1460 3630.90 0.62 0.85 1306.48 | 5178 4002.92 0.05 0.65 1304.80
1478 3632.88 0.97 0.83 1304.80 | 5181 4003.12 0.09 0.54 1304.80
1500 3636.07 0.54 1.07 1304.80 | 5183 4003.26 0.11 0.72 1304.80
1515 3638.91 0.05 0.91 1306.48 | 5475 4035.01 0.78 0.58 1304.80
1979 3701.76 0.27 0.85 1304.80 | 7784 4265.58 0.96 0.66 1304.81
2049 3708.86 0.54 0.73 1306.48 | 9340 4412.38 0.17 0.72 1304.80
3012 3799.45 0.71 1.05 1306.48 | 9364 4416.12 0.84 0.70 1304.80
3079 3802.48 0.26 0.84 1306.48 | 9397 4419.80 0.50 0.67 1304.80
3107 3804.63 0.64 0.63 1304.80 | 9413 4422.31 0.94 0.72 1304.80
3518 3845.98 0.02 0.72 1304.80 | 9421 4423.30 0.12 0.71 1304.80
3535 3848.02 0.39 0.75 1304.80 | 9439 4425.30 0.48 0.90 1306.48
3940 3892.22 0.28 0.86 1306.48 | 9459 4426.94 0.77 0.91 1304.80
3965 3894.78 0.73 1.01 1306.48
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7.2.5 C II (Acinmax & 1333.99 A)

Graf 7: Graf zavislosti maxima toku C II (A¢ 11, max =~ 1333.99 A) na faze.
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Tabulka 7.5: Tabul'ka pouZitych spektier s prislunym ¢asom pozorovania a ziskanych

hodnét z analyzy spektier pre uhlik C IT (Ac1r, max ~ 1333.99 A).

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP max dlzka SWP max dlzka
[d] (107" W/m?A]  [A] (d] [107' W/m?A]  [A]

1445 3629.23 0.32 1.13 1334.98 | 3966 3894.81 0.75 1.07 1336.65
1451 3629.92 0.44 1.03 1333.30 | 3989 3896.42 0.03 1.07 1334.98
1460 3630.90 0.62 1.19 1333.30 | 5178 4002.92 0.05 0.97 1334.98
1478 3632.88 0.97 1.13 1334.98 | 5181 4003.12 0.09 1.08 1333.30
1500 3636.07 0.54 0.97 1333.30 | 5183 4003.26 0.11 1.07 1333.30
1515 3638.91 0.05 1.09 1334.98 | 5475 4035.01 0.78 0.85 1334.98
1979 3701.76 0.27 0.99 1333.30 | 7784 4265.58 0.96 0.93 1334.99
2049 3708.86 0.54 1.25 1334.98 | 9340 4412.38 0.17 1.02 1333.30
3012 3799.45 0.71 1.02 1334.98 | 9364 4416.12 0.84 0.88 1333.30
3079 3802.48 0.26 1.08 1334.98 | 9397 4419.80 0.50 0.99 1331.63
3107 3804.63 0.64 0.95 1333.30 | 9413 4422.31 0.94 1.07 1333.30
3518 3845.98 0.02 0.87 1333.30 | 9421 4423.30 0.12 1.26 1333.30
3535 3848.02 0.39 1.08 1333.30 | 9439 4425.30 0.48 0.92 1333.30
3940 3892.22 0.28 1.06 1333.30 | 9459 4426.94 0.77 0.96 1333.30
3965 3894.78 0.73 0.94 1334.98
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7.2.6 C II (Ao mm ~ 1334.63 A)

Graf 8: Graf zavislosti minima toku C II (A¢ 11, min &~ 1334.63 A) na faze.
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Tabulka 7.6: Tabulka pouZitych spektier s prislusnym ¢asom pozorovania a ziskanych

hodnét z analyzy spektier pre uhlik C II (Ac11, min =~ 1334.63 A)

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP min dlzka | SWP min dizka
8 [10-1° W/m?A]  [A] g [10-16 W/m2A]  [A]

1445 3629.23 0.32 1.08 1333.30 | 3966 3894.81 0.75 0.88 1333.30
1451 3629.92 0.44 0.97 1334.98 | 3989 3896.42 0.03 0.86 1333.30
1460 3630.90 0.62 1.03 1334.98 | 5178 4002.92 0.05 0.95 1333.30
1478 3632.88 0.97 1.07 1333.30 | 5181 4003.12 0.09 0.88 1336.65
1500 3636.07 0.54 0.89 1334.98 | 5183 4003.26 0.11 0.86 1334.98
1515 3638.91 0.05 1.07 1333.30 | 5475 4035.01 0.78 0.82 1333.30
1979 3701.76 0.27 0.86 1336.65 | 7784 4265.58 0.96 0.87 1336.66
2049 3708.86 0.54 0.93 1333.30 | 9340 4412.38 0.17 0.74 1334.98
3012 3799.45 0.71 0.92 1333.30 | 9364 4416.12 0.84 0.79 1334.98
3079 3802.48 0.26 1.08 1333.30 | 9397 4419.80 0.50 0.88 1336.65
3107 3804.63 0.64 0.93 1334.98 | 9413 4422.31 0.94 0.91 1336.65
3518 3845.98 0.02 0.82 1334.98 | 9421 4423.30 0.12 0.90 1334.98
3535 3848.02 0.39 0.90 1334.98 | 9439 4425.30 0.48 0.74 1334.98
3940 3892.22 0.28 0.95 1334.98 | 9459 4426.94 0.77 0.96 1334.98
3965 3894.78 0.73 0.87 1333.30
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7.2.7 Si IV (Asi1v.max ~ 1395.15 A)

Graf 9: Graf zavislosti maxima toku Si IV (Agi1v, max ~ 1395.15 A) na faze.
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Tabulka 7.7: Tabulka pouZitych spektier s prislusnym ¢asom pozorovania a ziskanych

hodnét z analyzy spektier pre kremik Si IV (Agitv, max ~ 1395.15 A)

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP max dlzka | SWP max dlzka
gl 1071 w/m?A]  [A] ] 1071 w/m2A] [A]

1445 3629.23 0.32 2.11 1397.00 | 3966 3894.81 0.75 1.25 1393.65
1451 3629.92 0.44 1.85 1397.00 | 3989 3896.42 0.03 0.96 1393.65
1460 3630.90 0.62 1.93 1397.00 | 5178 4002.92 0.05 0.80 1393.65
1478 3632.88 0.97 1.21 1397.00 | 5181 4003.12 0.09 0.88 1393.65
1500 3636.07 0.54 1.98 1395.33 | 5183 4003.26 0.11 1.66 1397.00
1515 3638.91 0.05 1.20 1395.33 | 5475 4035.01 0.78 0.87 1393.65
1979 3701.76 0.27 1.54 1395.33 | 7784 4265.58 0.96 1.48 1391.98
2049 3708.86 0.54 1.72 1395.33 | 9340 4412.38 0.17 0.95 1393.65
3012 3799.45 0.71 1.55 1395.33 | 9364 4416.12 0.84 1.38 1397.00
3079 3802.48 0.26 0.97 1393.65 | 9397 4419.80 0.50 1.45 1391.97
3107 3804.63 0.64 1.38 1393.65 | 9413 4422.31 0.94 1.13 1397.00
3518 3845.98 0.02 0.91 1395.33 | 9421 4423.30 0.12 1.15 1397.00
3535 3848.02 0.39 1.69 1397.00 | 9439 4425.30 0.48 1.19 1391.97
3940 3892.22 0.28 1.93 1397.00 | 9459 4426.94 0.77 1.44 1395.33
3965 3894.78 0.73 1.33 1397.00
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7.2.8 SiIV (Agirv.mm ~ 1394.05 A)

Graf 10: Graf zavislosti minima toku Si IV (Agi1v, min &~ 1394.05 A) na faze.
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Tabulka 7.8: Tabulka pouZitych spektier s prislusnym ¢asom pozorovania a ziskanych

hodnét z analyzy spektier pre kremik Si IV (Agitv, min &~ 1394.05 A)

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP min dlzka | SWP min dizka
8 [10-1° W/m?A]  [A] g [10-16 W/m2A]  [A]

1445 3629.23 0.32 1.07 1393.65 | 3966 3894.81 0.75 1.24 1395.33
1451 3629.92 0.44 1.44 1393.65 | 3989 3896.42 0.03 0.93 1395.33
1460 3630.90 0.62 1.40 1393.65 | 5178 4002.92 0.05 0.78 1395.33
1478 3632.88 0.97 0.88 1393.65 | 5181 4003.12 0.09 0.84 1395.33
1500 3636.07 0.54 1.40 1393.65 | 5183 4003.26 0.11 0.82 1391.97
1515 3638.91 0.05 1.08 1393.65 | 5475 4035.01 0.78 0.74 1395.33
1979 3701.76 0.27 1.06 1393.65 | 7784 4265.58 0.96 0.96 1395.34
2049 3708.86 0.54 1.23 1393.65 | 9340 4412.38 0.17 0.87 1395.34
3012 3799.45 0.71 1.13 1393.65 | 9364 4416.12 0.84 0.84 1393.65
3079 3802.48 0.26 0.73 1395.33 | 9397 4419.80 0.50 0.94 1395.33
3107 3804.63 0.64 1.12 1395.33 | 9413 4422.31 0.94 0.68 1393.65
3518 3845.98 0.02 0.73 1393.65 | 9421 4423.30 0.12 0.77 1391.97
3535 3848.02 0.39 1.27 1393.65 | 9439 4425.30 0.48 1.04 1393.65
3940 3892.22 0.28 1.18 1393.65 | 9459 4426.94 0.77 0.93 1391.97
3965 3894.78 0.73 1.12 1393.65
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7.2.9 SiIV (Agi1v. max ~ 1404.43 A)
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Graf 11: Graf zavislosti maxima toku dubletu Si IV (Asity, max &~ 1404.43 A) na faze.

Tabulka 7.9: Tabul'ka pouZitych spektier s prislunym ¢asom pozorovania a ziskanych

hodnot z analyzy spektier pre dublet kremiku SI IV (Agitv, max ~ 1404.43 A)

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP max dlzka | SWP max dlzka
[d] [1071 W/m?A]  [A] (d] [1071 W/m?A]  [A]

1445 3629.23 0.32 2.17 1407.06 | 3966 3894.81 0.75 1.73 1403.71
1451 3629.92 0.44 1.97 1405.38 | 3989 3896.42 0.03 1.47 1403.71
1460 3630.90 0.62 2.13 1405.38 | 5178 4002.92 0.05 1.43 1403.71
1478 3632.88 0.97 1.66 1407.06 | 5181 4003.12 0.09 1.26 1403.71
1500 3636.07 0.54 1.89 1407.06 | 5183 4003.26 0.11 1.92 1405.38
1515 3638.91 0.05 1.68 1407.06 | 5475 4035.01 0.78 1.55 1405.38
1979 3701.76 0.27 1.70 1405.38 | 7784 4265.58 0.96 1.50 1402.04
2049 3708.86 0.54 1.63 1405.38 | 9340 4412.38 0.17 1.06 1403.71
3012 3799.45 0.71 1.84 1403.71 | 9364 4416.12 0.84 1.08 1403.71
3079 3802.48 0.26 1.04 1402.03 | 9397 4419.80 0.50 1.47 1402.03
3107 3804.63 0.64 1.43 1403.71 | 9413 4422.31 0.94 1.43 1407.06
3518 3845.98 0.02 1.42 1403.71 | 9421 4423.30 0.12 1.49 1407.06
3535 3848.02 0.39 1.44 1402.03 | 9439 4425.30 0.48 1.69 1405.38
3940 3892.22 0.28 1.57 1403.71 | 9459 4426.94 0.77 1.67 1403.71
3965 3894.78 0.73 1.78 1402.03
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7.2.10  Si IV (Agirv,mm ~ 1402.09 A)
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Graf 12: Graf zavislosti minima toku dubletu Si IV (Agi1v, min =~ 1402.09 A) na faze.

Tabulka 7.10: Tabulka pouZitych spektier s prislusnym ¢asom pozorovania a ziskanych

hodnét z analyzy spektier pre dublet kremiku Si IV (Agi1v, min &~ 1402.09 A).

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP min dlzka | SWP min dlzka
[d] [1071 W/m?A]  [A] (d] [1071 W/m?A]  [A]

1445 3629.23 0.32 1.43 1402.03 | 3966 3894.81 0.75 1.02 1400.35
1451 3629.92 0.44 1.47 1402.03 | 3989 3896.42 0.03 1.16 1402.03
1460 3630.90 0.62 1.55 1402.03 | 5178 4002.92 0.05 0.85 1400.35
1478 3632.88 0.97 0.93 1402.03 | 5181 4003.12 0.09 0.98 1402.03
1500 3636.07 0.54 1.40 1402.03 | 5183 4003.26 0.11 1.03 1402.03
1515 3638.91 0.05 1.17 1402.03 | 5475 4035.01 0.78 1.19 1402.03
1979 3701.76 0.27 1.16 1402.03 | 7784 4265.58 0.96 1.27 1403.72
2049 3708.86 0.54 1.38 1402.03 | 9340 4412.38 0.17 1.04 1402.03
3012 3799.45 0.71 1.52 1402.03 | 9364 4416.12 0.84 0.96 1400.35
3079 3802.48 0.26 0.91 1403.71 | 9397 4419.80 0.50 1.24 1403.71
3107 3804.63 0.64 1.32 1402.03 | 9413 4422.31 0.94 0.88 1402.03
3518 3845.98 0.02 0.95 1402.03 | 9421 4423.30 0.12 0.74 1402.03
3535 3848.02 0.39 1.43 1403.71 | 9439 4425.30 0.48 1.26 1400.35
3940 3892.22 0.28 1.20 1402.03 | 9459 4426.94 0.77 1.53 1402.03
3965 3894.78 0.73 1.68 1403.71
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7.2.11 C IV (Ac1y.max ~ 1549.43 A)

Graf 13: Graf zavislosti maxima toku C IV (Ac1v, max & 1549.43 A) na faze.
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Tabulka 7.11: Tabul'ka pouzitych spektier s prislunym ¢asom pozorovania a ziskanych

hodnét z analyzy spektier pre uhlik C IV (Ac1v, max ~ 1549.43 A)

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP max dlzka | SWP max dizka
] [10-16 W/m2A]  [A] [d] (10716 W/m2A]  [A]

1445 3629.23 0.32 1.16 1549.55 | 3966 3894.81 0.75 1.51 1549.55
1451 3629.92 0.44 1.63 1549.55 | 3989 3896.42 0.03 1.47 1549.55
1460 3630.90 0.62 1.60 1549.55 | 5178 4002.92 0.05 1.13 1549.55
1478 3632.88 0.97 1.39 1549.55 | 5181 4003.12 0.09 0.88 1549.55
1500 3636.07 0.54 1.68 1549.55 | 5183 4003.26 0.11 1.02 1549.55
1515 3638.91 0.05 1.69 1549.55 | 5475 4035.01 0.78 1.09 1549.55
1979 3701.76 0.27 1.37 1549.55 | 7784 4265.58 0.96 1.24 1547.89
2049 3708.86 0.54 1.64 1549.55 | 9340 4412.38 0.17 0.90 1549.55
3012 3799.45 0.71 1.66 1549.55 | 9364 4416.12 0.84 1.01 1549.55
3079 3802.48 0.26 0.79 1549.55 | 9397 4419.80 0.50 1.24 1547.87
3107 3804.63 0.64 1.37 1549.55 | 9413 4422.31 0.94 0.66 1549.55
3518 3845.98 0.02 1.65 1549.55 | 9421 4423.30 0.12 0.89 1549.55
3535 3848.02 0.39 1.43 1549.55 | 9439 4425.30 0.48 1.17 1549.55
3940 3892.22 0.28 1.25 1549.55 | 9459 4426.94 0.77 1.26 1549.55
3965 3894.78 0.73 2.12 1549.55
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7.2.12 C IV (Ac1y.mm ~ 1547.70 A)

Graf 14: Graf zavislosti minima toku C IV (Ac1v, min &~ 1547.70 A) na faze.
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Tabulka 7.12: Tabulka pouZitych spektier s prislusnym ¢asom pozorovania a ziskanych

hodnét z analyzy spektier pre uhlik C IV (Act1v, min &~ 1547.70 A)

spekt. HJD faza tok vlnova | spekt. HJD faza tok vlnova
SWP min dlzka | SWP min dlzka
[d] (10716 W/m2A] [A] [d] (10716 W/m2A] [A]

1445 3629.23 0.32 1.02 1547.87 | 3966 3894.81 0.75 1.12 1546.20
1451 3629.92 0.44 1.21 1546.12 | 3989 3896.42 0.03 1.19 1547.87
1460 3630.90 0.62 1.33 1547.87 | 5178 4002.92 0.05 0.91 1547.87
1478 3632.88 0.97 1.37 1547.87 | 5181 4003.12 0.09 0.54 1547.87
1500 3636.07 0.54 1.14 1547.87 | 5183 4003.26 0.11 0.61 1547.87
1515 3638.91 0.05 0.38 1547.87 | 5475 4035.01 0.78 0.80 1547.87
1979 3701.76 0.27 1.19 1547.87 | 7784 4265.58 0.96 0.68 1547.87
2049 3708.86 0.54 0.69 1547.87 | 9340 4412.38 0.17 1.18 1549.47
3012 3799.45 0.71 0.38 1547.87 | 9364 4416.12 0.84 0.85 1547.87
3079 3802.48 0.26 0.87 1546.20 | 9397 4419.80 0.50 0.82 1547.87
3107 3804.63 0.64 0.69 1547.87 | 9413 4422.31 0.94 1.17 1549.55
3518 3845.98 0.02 0.82 1547.87 | 9421 4423.30 0.12 0.39 1547.87
3535 3848.02 0.39 0.99 1547.87 | 9439 4425.30 0.48 1.39 1547.87
3940 3892.22 0.28 0.82 1547.87 | 9459 4426.94 0.77 0.70 1546.20
3965 3894.78 0.73 0.86 1546.20
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7.3 Diskusia

V grafoch zavislosti toku spektralnych ¢iar ultrafialového spektra dvojhviezdy
Cyg X-1 je vidiet, ze tok spektralnych ¢iar Si IV a C IV je naozaj premenny.
V dalsich grafoch, kde O je neutralny a Si, C jedenkrat ionizovany, je premennost
menej vyrazny. Rozdiel v premennosti toku v spektralnych ¢iarach je sposobeny
hlavne tym, ze Si IV a C IV vznikaju v hviezdnom vetre, ktorého rychlost straty
hmoty sa moze lisit v zavislosti na faze v désledku vplyvu druhej zlozky, zatial
¢o O I, Si IT a C II vznikaju v hviezdnej atmosfére. Faza 0.0 v jednotlivych
grafoch zodpoveda pozicie pozorovatel, Cierna diera a optickd zlozka a faza 0.5
zodpoveda pozicie pozorovatel, opticka zloZka a ¢ierna diera. V grafoch je tieZ
vidiet vyrazna emisna ¢iara Lymanovej série vodiku (H I). Presny povod tejto
clary v Cyg X-1 nie je znamy, ale je pravdepodobné, Ze tato ¢iara pochadza
z geokorony. Pre lepSiu priehladnost, a taktieZ preto, aby sa jednotlivé spektra
navzajom neprekryvali, sme jednotlivé ultrafialové spektra Cyg X-1 v grafe ¢.1
vzajomne posunuli.
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Zaver

Predmetom tejto bakalarskej préace je studium premennosti ultrafialového spek-
tra dvojhviezdy Cyg X-1 v zavislosti na faze obehu primérnej (optickej) zlozky.
V praci sme vychadzali hlavne z publikacie Treves a kol. z roku 1980. Spravili
sme analyzu piatich spektralnych ¢iar z 29 spektier nasnimanych druzicou IUE
v rokoch 1978-1980. Pri snimani bol pouzity detektor SWP s nizkym rozlisenim,
ktory pokryva rozmedzie vlnovych dlzok 1110-2000 A. Ku kazdému spektru sme
najprv priradili fazu obehu optickej zlozky.

Vsetky spektralne ¢iary boli identifikované v programe SPLAT-VO. Jednot-
livé hodnoty tokov spektralnych ¢iar v zavislosti na faze sme v tomto programe
ziskali manualne, od¢itanim hodnot prislusnej spektralnej ¢iary v ultrafialovych
spektrach dvojhviezdy Cyg X-1. Nasledne sme ziskané hodnoty spracovali v prog-
rame MS Excel. V grafe ¢. 1 su zobrazené vsetky pouzité ultrafialové spektré
dvojhviezdy Cyg X-1, v ktorych sme od¢itali hodnoty toku spektralnych ciar.
V roznych grafoch zavislosti toku spektrélnych ¢iar na faze je rozdielna pre-
mennost toku, ¢o je sposobené rozdielnym pévodom spektralnych ciar, ¢ uz
z hviezdnej atmosféry alebo z hviezdneho vetra.
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