MASARYKOVA UNIVERZITA
Piirodovédecka fakulta
Ustav teoretické fyziky a astrofyziky

ERS 5 Vg

06\\] 1@7& cé\‘?‘a EST o %
° ° iL’ v A ?V‘
= N2 S~ O %
S A 5 = — &
7 = 2% g
?&j Q%QJ %, g %\&@»\Q

ZANA DY S Reg o NS

DIPLOMOVA PRACE

Ultrafialova spektroskopie planetarnich mlhovin a jejich
centralnich hvézd

Michal Almasi

Vedouci diplomové préce: prof. Mgr. Jifi Krticka, Ph.D.

Brno 2014



Bibliograficky zaznam:

Autor:

Nazev prace

Studijni program:

Studijni obor:

Vedouci prace:

Akademicky rok:
Pocet stran:

Kli¢ova slova:

Bce. Michal Almasi
Ptirodovédecka fakulta, Masarykova univerzita
Ustav teoretické fyziky a astrofyziky

Ultrafialova spektroskopie planetarnich mlhovin a jejich
centralnich hvézd

Fyzika
Teoreticka fyzika a astrofyzika
prof. Mgr. Jifi Krticka, Ph.D.

Ustav teoretické fyziky a astrofyziky, P¥irodovédecka fa-
kulta Masarykovy univerzity

2014

75

planetarni mlhovina, ultrafialova spektroskopie, central-
ni hvézda planetarni mlhoviny, emisni ¢ary



Bibliographic entry:

Author:

Title of Thesis

Degree Programme:

Field of Study:

Supervisor:

Academical Year:
Number of Pages:

Keywords:

Bc. Michal Almasi
Faculty of Science, Masaryk University
Department of Theoretical Physic and Astrophysics

Ultraviolet spectroscopy of planetary nebulae and their
central stars

Physics
Theoretical Physics and Astrophysics
prof. Mgr. Jifi Krticka, Ph.D.

Department of Theoretical Physics and Astrophysics,
Faculty of Science, Masaryk university

2014

75

planetary nebula, ultraviolet spectroscopy, central star
of planetary nebula, emission lines



N ERS;
< 7y

Masarykova univerzita

S .
X 2]
~ r (v r P N
Prirodovédecka fakulta g o

ZADANI DIPLOMOVE PRACE

Student : Be. Michal Almagi, uco 323472
Studijni program : Fyzika
Studijni obor : Teoreticka fyzika a astrofyzika

Reditel Ustavu teoretické fyziky a astrofyziky PFF MU Vam ve smyslu Studijniho a
zkusebniho fadu MU uréuje diplomovou praci s tématem:

Ultrafialova spektroskopie planetarnich mlhovin a jejich

centralnich hvézd
Ultraviolet spectroscopy of planetary nebulae and their central stars

Zasady pro vypracovani: Ultrafialova spektroskopie je kli¢ova pro pochopeni zafeni
planetarnich mlhovin. Centralni hvézdy planetarnich mlhovin vyzaiuji vétSinu svého zafeni v
ultrafialovém oboru a pravé pfedevs§im toto ultrafialové zafeni ionizuje planetarni mlhoviny.
Cilem diplomové prace je studium ultrafialového zafeni planetarnich mlhovin a jejich
centralnich hvézd. Pro tuto praci budou vyuzZita archivni spektra pofizend druzici IUE. Budou
identifikovany jednotlivé emisni ¢ary pozorované ve spektru téchto mlhovin a na zakladé
urCent jejich intenzity budou uéinény zavéry o podminkach v planetarnich mlhovinéch.

Literatura:

Kwok, S.: The origin and evolution of planetary nebulae

Gurzadian, G. A.: The physics and dynamics of planetary nebulae

Barlow, M. J., Méndez, R. H.: Planetary nebulae in our galaxy and beyond

Po domluvé s vedoucim DP muze byt DP napsana v ¢eském, slovenském a anglickém jazyce.



Abstrakt:

V predlozenej praci sa zaoberam ultrafialovym ziarenim planetarnych hmlovin a ich cen-
tralnych hviezd. V teoretickej ¢asti je popisany vznik planetarnych hmlovin, ich Struktara
a tvar elektromagnetického spektra v ultrafialovej oblasti. f)alej st objasnené procesy fo-
toionizacie, ziarivej rekombinécie a zrazkovej exciticie, ktoré vedu k vzniku emisnych ciar
pozorovanych v spektrach planetarnych hmlovin. V praktickej Casti prace st stanovené
intenzity vyraznych emisnych ¢iar identifikovanych v ultrafialovom spektre. Z pomeru in-
tenzit emisnych Ciar je stanovend koncentracia a teplota volnych elektronov v desiatich
planetarnych hmlovinach. Na zéklade tychto parametrov je odvodend hmota ionizovane;j
obalky pre jednotlivé planetarne hmloviny a empiricky vztah medzi hmotou a polomerom
ionizovanej obalky.

KTIucové slova: planetarni mlhovina, ultrafialova spektroskopie, centralni hvézda planetarni
mlhoviny, emisni ¢ary

Abstract:

In this work I study ultraviolet emission of planetary nebulae and their central stars. In the
theoretical part the origin of planetary nebulae, their structure and their electromagnetic
spectrum in ultraviolet region is described. There are also explained processes of photo-
ionization, recombination and collisional excitation, which lead to emission lines observed
in nebular spectra. Intensities of strong emission lines identified in ultraviolet spectra are
estimated in practical part of work. Electron densities and teperatures for ten planetary
nebulae have been obtained from the emission line ratios. On the base of these parameters,
the ionized mass of ten planetary nebulae and the mass-radius relation are estimated.

Keywords: planetary nebulae, ultraviolet spectroscopy, central star of planetary nebula,
emission lines
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Cast I

Teoreticka cast



Kapitola 1

Uvod

Planetarna hmlovina spolu so svojou centralnou hviezdou patri k jednym z neskorsich vy-
vojovych $tadii hviezd s pociato¢nou hmotnostou v rozmedzi 0,4 - 8 M. Tieto ionizované
plynné obalky sa vytvaraju v okoli hviezd nachadzajicich sa v pokrocilom §tadiu vyvoja,
medzi asymptotickou vetvou obrov (asymptotic giant branch — AGB) a bielymi trpaslikmi.
Hviezda vo faze AGB strati postupne velku ¢ast svojej hmoty vplyvom silného hviezdneho
vetra. Z uvolnenej latky sa v okoli hviezdy vytvori plynna obéalka, ktora je jednak ionizo-
vana ziarenim z odhalenych vnitornych vrstiev povodnej AGB hviezdy, a jednak nitena
expandovat vplyvom nového rychleho vetra pochadzajiceho z jadra povodnej AGB hviez-
dy. Vznikne tak planetarna hmlovina so svojou centralnou hviezdou, z ktorej sa v dalsej
faze stane biely trpaslik (Kwok 1999).

Centralne hviezdy, ktoré nazyvame aj jadra planetarnych hmlovin, patria medzi méalo
hmotné hortce hviezdy a st charakteristické riedkym hviezdnym vetrom s vysokou rych-
lostou az do 4000 kms™'. Hviezdy maji hmotnosti okolo 0,6 Mg, efektivnu teplotu medzi
3 x 10" a 2 x 10° K a ziarivy vykon v rozmedzi 10° a 10* L, (Lamers a Cassinelli 1999).
Hviezdny vietor jadra planetarnej hmloviny je urychlovany absorpciou Ziarenia v spek-
tralnych ¢iarach a interaguje so zvySkami povodnej AGB hviezdy, ktoré boli odvrhnuté
hustym hviezdnym vetrom s nizkou rychlostou (rddovo 10 kms™!). V elektromagnetickom
spektre centralnej hviezdy sa na niektorych rezonanc¢nych ¢iarach objavuje charakteristicky
P Cygni profil.

V porovnani s vyvojom inych vesmirnych objektov sa planetarne hmloviny formuju
pocas relativne kratkeho obdobia, trvajuceho iba desiatky tisic rokov (30 000-70 000 rokov,
Zijlstra a Pottasch 1991). Na hviezdnej oblohe st pomerne zriedkavym a mélo preskiima-
nym astronomickym objektom. Doteraz bolo v nasej Galaxii rozpoznanych viac ako 2000
hmlovin, iba ¢ast z predpokladanej celkovej populacie najmenej 30000 v galaktickom disku
(Frew a Parker 2005). S prihliadnutim na pozorovani hustotu vyskytu a rozlozenie hmlovin
smerom od galaktickej roviny mozeme odhadnut, Ze v nasej Galaxii vznikne priblizne jedna
nova planetarna hmlovina za rok.

Z evoluéného hladiska prispieva $tudium planetarnych hmlovin k vysvetleniu dy-



namického vyvoja hviezd a vesmiru. Planetdrne hmloviny patria k jednému z dolezitych
prechodovych obdobi hviezd. Avsak aj po 80 rokoch intenzivneho vyskumu nie je dostatoc-
ne objasneny prechod hviezd medzi jedtlivymi fadzami AGB, post—AGB, jadra planetarnej
hmloviny a bieleho trpaslika. Objasnenie fyzikdlnych procesov v hmlovinach je klacové k
pochopeniu mechanizmu straty hmoty v pokroc¢ilom hviezdnom Stadiu.

Hmloviny zaroven vracaju hmotu do medzihviezdneho priestoru a obohacuji ho taz-
$imi prvkami, ktoré vznikli termonuklearnymi reakciami v povodnych AGB hviezdach.
Hlboka konvenkcia v. AGB hviezdach sposobuje dokonca vynaSanie prvkov tazsich ako
Zelezo smerom k vonkajsim vrstvam. Medzihviezdny priestor sa tak obohati napriklad o
prvky, ktoré su dolezité pri ochladeni protohviezdnych mrakov, ich kolapsu a formovani
d'algej generacie hviezd. Planetarne hmloviny st tak spolu s Wolf-Rayetovymi hviezdami a
supernovami doélezitym ¢initefom v samotnom vyvoji vesmiru.

Z astrofyzikalneho hladiska je planetarna hmlovina idealny objekt na $tudium in-
terakcie medzi hmotou a ziarenim. VSetka energia planetarnej hmloviny pochadza len z
centralnej hviezdy. Atmosféra hviezdy emituje ziarenie, ktoré je nasledne absorbované cas-
ticami planetarnej hmloviny a po niekolkych d'alsich procesoch opusta hmlovinu. Ziarivé
a zrazkové procesy absorbcie, fluorescencie a rozptylu Ziarenia tu prebiehaji vo vysoko
ionizovanom a velmi riedkom plynnom médiu. Atomy v tychto podmienkach uskuto¢iiujia
aj nepravdepodobné prechody v diskrétnom spektre energii, ¢im sa formuju inak zakazané
spektralne ¢iary (Gurzadyan 1997).
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Kapitola 2

Planetarne hmloviny

2.1 Histéria objavu

V nasledujiicich ¢astiach tejto kapitoly som ¢erpal hlavne zo zdrojov Pottasch (1984) a
Kwok (1999). Fyzikalne veli¢iny uvadzané v celej praci su vyjadrené v sustave jednotiek
CGS.

Planetarne hmloviny boli povodne zaradované do jednej kategorie spolu s galaxia-
mi a hviezdokopami. Patrili do skupiny tzv. nebuldrnych objektov, ktoré sa pozorovanymi
vlastnostami 1iSili od klasickych hviezd, ale eSte nebol znamy ich pévod. Francuzsky astro-
n6m Charles Messier objavil v roku 1764 prvu planetdrnu hmlovinu, dnes znamu ako NGC
6853. Mesier do roku 1784 postupne zostavil katalog s priblizne stovkou neznamych astro-
nomickych objektov, kde zahrnul okrem galaxii a hviezdokop aj styri planetarne hmloviny.

Na zaklade Messierovych pozorovani sa na nebularne objekty zameral aj anglicky
astronom Wiliam Herschel, ktory uz v roku 1782 zacal s komplexnou prehliadkou oblohy
pomocou svojich velkych teleskopov. S lepsim rozliSenim nakoniec rozsiril Messierov katalog
o dalgie dve stovky novych hmlovin. Herschel vy¢lenil v publikéicii z roku 1785 jednu novu
skupinu hmlovin, ktoré mu svojim nejasnym zelenkavym diskom pripominali planéty a
klasifikoval ich ako planetarne hmloviny. Herschel sa zaroven zaujimal o ich povahu a v
roku 1791 publikoval nézor, Ze hmlovina je slabo Ziariaca plynna atmosféra, ktor& obklopuje
jedinu centralnu hviezdu, zatial ¢o galaxia pozostava z mnozstva vzdialenych hviezd, ktoré
iba nedokdzeme medzi sebou rozlisit. Herschelove predpoklady boli zalozené na fakte, ze
centralna hviezda (zvi¢sa 8. magnitidy) sa nachadzala presne v centre hmloviny, ktora bola
symetrickd aspon v jednom smere, ¢o ukazovalo na zriedent plynnu latku nachadzajicu
sa v rovnakej vzdialenosti ako hviezda. Odlisit jednotlivé plynné hmloviny od hviezdnych
galaxii sa definitivne podarilo az s prichodom spektroskopie. Laboratérne spektroskopy
sa zacali vyuzivat aj na observatoridch, na pozorovanie Slnka a hviezd. Joseph Frauhoffer
zanamenal v slnec¢nom spektre Ziarenie kontinua s mnozstvom ostrych absorpénych ciar.
Gustav Kirchhoff v roku 1859 objavil, 7e ur¢ité elementy v plynnej faze emituja ¢iary na
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rovnakej vlnovej dlzke ako slne¢né absorpéné ¢iary a identifikoval tak priblizne 25 prvkov
v atmosfére Slnka.

Prvé spektrum planetarnej hmloviny (NGC 6543) sa podarilo zhotovit britskému
astronomovi Wiliamovi Hugginsovi v roku 1864. Spektrum sa vyznacovalo jedinou jasnou
emisnou c¢iarou. Pouzitim spektroskopu s mensSou $trbinou a vac¢s$im rozliSenim sa ukéaza-
lo, 7e v elektromagnetickom spektre planetarnych hmlovin dominovalo niekolko emisnych
¢ar. Jedna bola identifikovana ako ¢iara vodika HG Balmerovej série a dalSie sa pripiso-
vali nezndmemu prvku zvanému nebulium, ktory sa podarilo laboratérne urcit az v roku
1927 ako zakazany prechod ionizovaného atomu kyslika [0III]. Zaciatkom 20. storodia sa
spektroskopia rozvinula natolko, Ze bolo mozné z Dopplerovho posunu vlnovej dlzky ¢iar
zmerat radidlne rychlosti hmlovin. Zaroven boli stanovené polohy roznych typov hmlovin
v rdmci nasej Galaxie. V8etky difizne a planetdrne hmloviny sa nachadzali blizko galaktic-
kej roviny, zatial ¢o Spiralne hmloviny boli rovnomerne rozlozené po celej hviezdnej oblohe
okrem miest, ktoré zakryval galakticky disk (tzv. Zone of Avoidance).

V roku 1918 porovnal tieto vysledky americky astronom Heber Curtis a spréavne
usudil, ze emisné hmloviny st priamou stcastou nasho galaktického systému, kym §pi-
ralne hmloviny sa nachadzaji mimo Galaxie, ako skupina medzi sebou vobec nesivisia a
pravdepodobne st samostatnymi galaxiami. Americky astronom Edwin Hubble pozoroval
planetarne hmloviny na observatériu v Mount Wilson a v roku 1922 nasiel zavislost medzi
hviezdnou velkostou centralnej hviezdy a velkostou hmloviny. Na Hubblove predpoklady,
ze emisné spektrum hmloviny je vysledkom absorpcie spojitého Ziarenia z centralnej hviez-
dy, nadviazal v roku 1926 Donald Menzel s nazorom, ze vsetko ultrafialové Ziarenie od
Lymanovho limitu 912 A musi ionizovat vodikové atomy v hmlovine, ¢o sa prejavi vysokou
intenzitou vodikovych ¢iar (najma Hf).

Dansky astroném Herman Zanstra v publikacii z roku 1927 vysvetlil, Ze vodikové a
héliové spektralne ¢iary su emitované po zrazkovej rekombinécii medzi elektronom a jadrom
atomu vo fotoionizovanej hmlovine. Zanstra bol schopny stanovit efektivnu teplotu cen-
tralnej hviezdy z pozorovaného pomeru rekombina¢ného toku (v ¢iarach Balmerovej série
vodika) a toku spojitého hviezdneho Ziarenia. Zanstra sa domnieval, Ze pocet absorbova-
nych Lymanovych fotonov v kontinuu sa rovna celkovému poctu rekombinacii vo vSetkych
hladinéach, s vynimkou zékladného stavu. Zanstrova metoda ukazala, ze efektivne teploty
jadier planetarnych hmlovin boli veImi vysoké, dokonca omnoho vyssie aké mali dovtedy
zname hortce hviezdy. V rovnakom ¢ase sa zacalo uvazovat, Zze nezname emisné Ciary ne-
pochadzaji od nejakych neobjavenych chemickych prvkov (nebulium), ale si vysledkom
nepravdepodobnych prechodov zndmych elementov v nezvycajnych podmienkach. Henry
Russel (1927) sa domnieval, Ze urc¢ité atomy excitované do metastabilnych stavov by mohli
mat dostatok ¢asu na emitovanie Ziarenia, pretoze v medzihviezdnej latke s nizkou hustotou
nedochéadza k okamzitej zrazkovej deexcitacii. Silné zakazané Ciary v spektre planetarnych
hmlovin teda sposobovali zndme prvky s vysokym zastupenim.

Americky fyzik Ira Bowen identifikoval v roku 1928 osem spektralnych ¢iar ako pre-
chody z metastabilnych stavov ionizovanych prvkov dusika (NT) a kyslika (Ot a OT+),
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Atomy mali o niekol’ko eV vysSie energie ako v zakladnom stave a do mestabilnych stavov
boli zrejme zrazkovo excitované elektrénmi uvolnenymi z fotoionizacie vodika. Bowen na-
viac v roku 1935 vysvetlil pritomnost silnych optickych ¢iar kyslika flourescenénym mecha-
nizmom. Paul Menzel a Lawrence Aller v roku 1941 ukazali, Ze zrazkové excitacie odoberaju
volnym elektrénom kineticki energiu a st teda hlavnym zdrojom ochladzovania plynu v
planetarnej hmlovine. Menzel a Aller zistili, Ze elektronova teplota nezavisi na efektivnej

teplote centralnej hviezdy a vplyvom ochladzovania v zakédzanych ¢iarach musi byt nizsia
ako 20000 K.

Prvé teoretické predpoklady o vzniku planetarnych hmlovin priniesol az sovietsky
astrofyzik Jozif gk]ovskij v préci z roku 1956. éklovskij povazoval hmloviny za hviezdy ne-
skor§ieho typu, potomka AGB hviezd a progenitora bielych trpaslikov, a zaroven rozpoznal,
7e sa musia vyvijat velmi rychlo. Na zaklade toho George Abell a Peter Goldreich v roku
1966 porovnali rychlosti rozpinania planetarnych hmlovin s inikovymi rychlostami na po-
vrchu ¢ervenych obrov a konstatovali, Ze planetarne hmloviny st odvrhnutymi atmosférami
¢ervenych obrov. V priebehu d'alsich rokov sa zacalo formovanie planetarnych hmlovin spé-
jat so stratou hmoty hviezd a vysvetlovat tzv. modelom interagujucich hviezdnych vetrov
(Kwok, Purton a Fitzgerald 1978), ktory bude detailne popisany v nasledujicich kapitolach.

2.1.1 Katalogy

Prvy katalog planetarnych hmlovin obsahujuci 78 fotografii zostavil Heber Curtis (1918).
Pocet zaznamenanych hmlovin sa vo Vorontsov-Velyaminovom katalogu (1934) zvysil na
134. Ceskoslovenski astronémovia Lubog Perek a Lubos Kohoutek publikovali v roku 1967
rozsiahly Katalog galaktickych planetarnych hmlovin (Catalogue of Galactic Planetary
Nebulae), ktory obsahoval 1063 fotografii. V roku 1992 bol publikovany Strasbourg/ESO
katalog galaktickych planetarnych hmlovin (Strasbourg-ESO Catalogue of Galactic Plane-
tary Nebulae) ktory zahriioval 1820 objektov, z toho 300 bolo spravne preklasifikovanych na
iné objekty (Acker et al. 1992). O $tyri roky bol tento katalog doplneny o d'alsich 385 potvr-
denych a pravdepodobnych planetarnych hmlovin v prvom dodatku s ndzvom First supple-
ment to the Strasbourg-ESO Catalogue of Galactic Planetary Nebulae (Acker et al. 1996).
Sucasne bola na Asutralskom astronomickom observatoriu spustena komplexna prehliadka
juznej galaktickej roviny (UK Smidt Telescope Ha survey), ktora okrem iného objavila nie-
kolko stoviek novych planetarnych hmlovin. Vysledkom bol Macquarie/AAQO /Strasbourg
Ha Planetary Nebulae Catalogue (Parker et al. 2006).

Presna definicia planetarnej hmloviny neexistuje, a ich identifikacia je zalozena len
na kombinacii morfologie a spektroskopie. Najbeznejsie objekty, s ktorymi si mozeme pla-
netarne hmloviny pomylit, st emisné galaxie, reflexné hmloviny, symbiotické hviezdy (¢ize
spektroskopické dvojhviezdy), hviezdy s plynnymi obalkami alebo oblasti ionizovaného vo-
dika HII.
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2.2 Vyvojova faza hviezd

Vyvoj planetanej hmloviny sa zac¢ina v dobe, kedy hviezda vo faze asymptotickej vetvy
obrov (AGB) strati v§etku hmotu z vonkajsich vrstiev. Centralna hviezda vplyvom silného
hviezdneho vetra a opakovanych pulzacii odvrhne latku, z ktorej sa zformuje planetarna
hmlovina. Hviezda prejde postupne vyvojovymi Stadiami AGB, post-AGB, jadra plane-
tarnej hmloviny a skon¢i ako biely trpaslik. Planetarne hmloviny tak patria k jednej z
poslednych fazi hviezdneho vyvoja.

Na obrazku (2.1) je Hertzsprung-Russellov diagram ukazujici teoreticky vyvoj plane-
tarnych hmlovin s centralnymi hviezdami s typickou hmotnostou 0,6 Ma a 0,8 Mg (plna
Ciara). Cierne body st vybrané jadré planetdrnych hmlovin so znamou efektivnou teplotou
T, a ziarivym vykonom L, ktoré sa dostani do fazy bielych trpaslikov s hmotou v rozmedzi
0,6 M az 1 Mg. V pravom hornom rohu HR diagramu nachddzame povodné hviezdy vo
faze horucich ¢ervenych obrov (RGB) a neskor asymptotickej vetvy obrov (AGB). Biele
krazky oznac¢uju polohu bielych trpaslikov na HR diagrame. Pre nézornost je v HR dia-
grame zobrazenda aj hlavna postupnost hviezd rozdelené spektralnymi triedami BO az M5
(Gurzadyan 1997).

T 1T T ] T [ [\ T 1 1T 1 I T T 17T 7T 177
xB0
104 0.8 Mo g“é‘ 50
0.6 Mg
\;"ﬁz. ,
103 ) . 4-25
102 1o §>
T 425
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10-1}F Mo 175
10-2 | 10.0
1053 | 9 4125
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Obrazok 2.1: Planetarne hmloviny na HR diagrame (Gurzadyan 1997)
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2.2.1 Asymptotickd vetva obrov

AGB hviezdy patria medzi ¢ervenych obrov, hviezdy, ktoré uz majia vyhorené zasoby vodika
a ich obélka expandovala vplyvom zvySeného ziarivého vykonu z horiceho jadra. Hviezda
vo faze AGB pozostava z degenerovaného uhlikovo-kyslikového (C-O) jadra, nad ktorym
sa nachadzaju tenké vrstvy hélia (He) a vodika (H) a nasleduje hrubé konvektivna obélka,
ktora tvori vacsinu polomeru hviezdy. Degenerovany plyn vyborne vedie teplo, takze hviez-
da méa v celom objeme jadra priblizne rovnaku teplotu. Atmosféra AGB hviezd je velmi
riedka a na okraji ma nizke gravitacné zrychlenie. Na obrazku (2.2) vlavo je schématicky
prierez AGB hviezdy.

Rozlisujeme rantd a terméalnu fazu AGB hviezd. V ranej faze vyvoja sa v AGB hviezde
zapali tenkéa vrstva hélia, ktora sa nachadza okolo uz neaktivneho C-O jadra. Ked sa hélium
spotrebuje, zapali sa nad nim tenka vrstva vodika, ktora hradi takmer cely ziarivy vykon.
Jadro sa rozopne nezavisle od svojej obalky a zvysi sa jej ziarivy vykon, ¢im sa AGB
hviezda dostane do Stadia termélnych pulzov. Vodikova supka zakratko vyhori a produkt
termonuklearnej reakcie (He) sa nahromadi pod vodikovou vrstvou.

Okrajové héliové vrstvy za¢nu tlac¢it na povodné jadro, ktoré sa o nieco malo zmensi.
Zmrstenie jadra sposobi zvySenie teploty, ktord je dostato¢na na zapélenie nahromadeného
hélia. Po vyhoreni hélia sa jadro sa rozopne a mierne ochladi a odsunie zvySok héliove]
a vodikovej vrstvy od centra. Po ochladeni hélia sa hviezda sa mierne zmrsti, zapali sa
vodikova vrstva, pod ktorou sa hromadi nové hélium a cely proces sa opakuje (Mikulasek
a Krticka 2005).

Vacsina AGB hviezd prekoné niekol'ko desiatok az stoviek terméalnych pulzacii az kym
hviezda nestrati vSetku hmotu z riedkej obalky. Pri kazdom cykle sa degenerované jadro
trochu zvacsi az dosiahne hmotu pozorovant u bielych trpaslikov. Na obrazku 2.2 vpravo
je naznaceny vyvoj celkovej hmoty v AGB hviezde s jadrom, ktoré m& hmotnost 0,9 M.
Strata hmoty je najprv pomald, radovo 10’9M@/rok. Pocas dvoch poslednych termélnych
pulzov strati hviezda rychlostou 107° M, /rok hlavna ¢ast svojej hmoty, z ktorej sa vytvorf
planetarna hmlovina. AGB hviezdy sa vtedy nachadzaju v kratkej faze silného hviezdneho
vetra. AGB hviezdy maji efektivne teploty priblizne T, = 2600 — 3500 K, ziarivy vykon
L ~10* — 10*L a viiésina patri do spektralneho typu M (Maeder 2009).

2.2.2 Post-AGB

Ak v AGB hviezde vyhoria aj posledné zvysky vodikovej vrstvy, centralna c¢ast hviezdy
zatne zahrievat a hviezda prejde do fazy post-AGB. V tomto stadiu si hviezda zachové-
va ziarivy vykon, ale zvySuje sa jej efektivna teplota T.. Ak je T. > 30000 K, hviezda
je schopna ionizovat odvrhnutu latku a zacat formovat planetarnu hmlovinu. Post-AGB
hviezda este nie je schopna emitovat dost foténovov Lymanovho kontinua, nezakryva ju
hmlovina, takze pozorujeme ako jasnti hviezdu spektralneho typu F alebo G. Odvrhnu-
t4 hmota post-AGB hviezdy nesmie byt prili§ velk4, aby sa odvrhnuta obalka so silnym
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Obrazok 2.2: VTavo: Prierez AGB hviezdou. Pravo: Vyvoj celkovej hmoty (total mass) a
hmoty jadra (core mass) pocas termalnych pulzacii AGB hviezdy. (Maeder 2009)

vetrom nerozptylila skor, nez ju stihne ionizovat centralna hviezda. Naopak pri malom
mnozste odvrhnutej hmoty dosiahne hviezda potrebna efektivnu teplotu velmi rychlo a
zaCne ionizovat odvrhnuti obalku skor, nez sa rozptyli.

2.2.3 Jadro planetarnej hmloviny

Strata hmoty silnym hviezdnym vetrom z AGB hviezdy teda vedie k odhodeniu vonkajsich
vrstiev hviezdy a sformovani planetarnej hmloviny. Hviezda v centre hmloviny pozostéavaju-
ca z elektronovo degenerovaného C-O jadra AGB bude dalej pokracovat vo svojom vyvoji.
U centralnych hviezd dochadza k malym zmenam efektivnej teploty a chemického zlozenia
na povrchu hviezdy pod vplyvom esSte prebiehajucich nuklearnych reakcii a stratou hmoty.
Dochadza k uvolfiovaniu hmoty z hviezdy prostrednictvom uz riedkeho, ale pomerne rych-
leho hviezdneho vetra. Stcasne stéle pomaly expanduji odhodené zvysky povodnej AGB
hviezdy. Centrélne hviezdy maja vysoku efektivnu teplotu 73, = 30000 — 200000 K, hmotu
okolo 0,6 M a povodny ziarivy vykon L ~ 10* — 10*L (Kwok 1999). Kvoli vysokej T
hviezdy emituju prevazne ultrafialové ziarenie, ktoré zac¢ne ionizovat plynnu obélku okolo
seba.

Centralna hviezda ma vo svojom tesne pod povrchom este horiacu vodikovi obélku,
ktora tvori iba zlomok z celkovej hmoty hviezdy a hradi vac¢sinu ziarivého vykonu hviezdy,
ktora sa teraz horizontalne posiva po HR diagrame. Ked klesne mnozstvo vodika pod urdi-
td hranicu, nukledrne horenie vodika sa zastavi. Ziarivy vykon centralnej hviezdy poklesne
a hviezda sa za¢ne pomaly zmrs§tovat. Toto je druhé faza jadra planetdrnej hmloviny. Hviez-
da postupne prejde za stipajicej hustoty a klesajucej efektivnej teploty do stadia bieleho
trpaslika.

Samotna planetarna hmlovina sa vyvija niekolko desiatok tisic rokov v zéavislosti
na efektivnej teplote centralnej hviezdy a hmote plynu pévodnej AGB hviezdy. Vplyvom
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interakcie vlastného hviezdneho vetra s rychlym vetrom centralnej hviezdy sa hmlovina
neustale pomaly rozpina rychlostou ~10 km/s (Lamers a Cassinelli 1999). Jej hustota
postupne klesa, az sa hmlovina tuplne rozplynie do medzihviezdneho priestoru a odhali
budtceho bieleho trpaslika.

2.2.4 Biely trpaslik

V bielych trpaslikoch uz nepriebehaji ziadne termonuklearne reakcie a ziarivy vykon hviez-
dy je hradeny prostrednictvom vnitornej energie. Hydrostatickd rovnovaha hviezdy sa udr-
Zuje tym, Ze proti gravitacnému stlacovaniu posobi gradient tlaku elektronovo degenerova-
ného plynu. Tlak degenerovaného plynu nezavisi na teplote, zato silne zavisi na koncentracii
volnych elektronov, takze podla stavovej rovnice je tlak plynu zavisly na hustote vztahom
P ~ p¥3-5/3 Odtial je odvodeny tzv. Chandrasekharov limit pre maximalnu hmotnost
bieleho trpaslika Mpr = 1,46 Mg (Kwok a Pottasch 1986). Hmotnejsi bieli trpaslici by
boli nestabilni a hviezda z elektronovo degenerovaného plynu by sa zritila az na neutrénovi
hviezdu.

Bieli trpaslici st velmi kompaktné hviezdy priblizne zemského polomeru, tvorené lat-
kou s vysokou hustotou. Tenké atmosféry bielych trpaslikov mozu byt bohaté na vodik
(tzv. typ DA), pretoze zvysky nevyhoreného materidlu sa postupne dostani na povrch a
vytvoria tenkta vodikova vrstvu. Atmosféry bielych trpaslikov typu DB st tvorené héliom
a typ DC sa prejavuje silnymi spektralnymi ¢iarami, ktoré ukazuji na pritomnost vodika,
hélia a kovov v atmosfére. Hoci z kazdého jadra planetarnej hmloviny vznikne biely trpas-
lik, nie vSetky biele trpasliky musia prejst stddiom planetarnej hmloviny. Biele trpasliky
vznikaju aj z hviezd horizontéilnej vetvy obrov, ktoré sa vyvijaji bez plynnej obélky, alebo
z AGB hviezd, ktoré nestihnt ionizovat rozptylent okolohviezdnu obalku.

2.3 Morfologicka klasifikacia

V nagej Galaxii nachddzame hmloviny s najroznej$im tvarom a Struktirou ich plynnych
obéalok. Vznikla tak potreba jednoduchého rozdelenia planetarnych hmlovin podla ich po-
zorovanych znakov. Ako sa ukézalo neskor, bolo relativne problematické vytvorit jednotni
klasifikaciu, pretoze vzhlad hmloviny na fotografickom snimku vyrazne zavisi od toho, akou
technikou a v akom obore elektromagnetického ziarenia boli snimky ziskané. S nastupom
CCD techniky boli u mnohych hmlovin objavené druhé (vonkajsie) plynné obélky, rozne
filamentarne struktury a slabo ziariace halo.

Existuje viacero podobnych klasifikacii, ktoré zohTadnuju rozlozenie hmoty a intezity
ziarenia v hmlovine. Napriklad Perek a Kohoutek (1967) vo svojom katalogu vytvorili jed-
noduché ¢lenenie na hmloviny hviezdneho typu, diskové, prstencové a nepravidelné hmlo-
viny. Stanghellini et al. (1993) ukézal, ze morfologia okolohviezdnej obélky stvisi s roéznou

17



Obrazok 2.3: Schématické tvary planetarnych hmlovin. (I-III) ozna¢uje hmloviny hviezdne-
ho typu, obalkové a prstencové hmloviny, (a-c) ukazuje rozny stupeni bipolarity, S oznacuje
tvar §pirdlnych hmlovin (Gurzadyan 1997).

fazou vyvoja centrélnej hviezdy na HR diagrame a klasifikoval hmloviny na hviezdne (sféric-
ky symetrické bez Struktury), eliptické (s roznymi podtypmi nasobnych obalok a vnttornou
Struktirou), bipolarne a bodovo-symetrické s vonkajsou $truktirou. Do poslednej skupiny
nepravidelnych hmlovin zaradil vsetky objekty vykazujtice viacnasobnii osovii nesymetriu
alebo uplne nepravidelny tvar.

Podla Gurzadyan (1997) mozeme pravidelné hmloviny rozdelit podla ich dynamic-
kého vyvoja na 3 skupiny - hviezdne, hmloviny s dvomi obalkami a prstencové hmloviny.
Hviezdny typ pozostava iba z jednej sféricky symetrickej obalky s rovnomerne rozlozenou
jasnostou okolo centralnej hviezdy. Druht skupinu reprezentuji hmloviny s dvomi samos-
tatnymi obalkami s kruhovym, diskovym alebo eliptickym tvarom. Sem patria aj vSetky
bipolarne objekty roznej velkosti a hmloviny s rurkovou alebo filamentarnou Strukttrou.
Niektoré hmloviny vykazuju bipolarnu $truktiru bez ohl'adu na svoj dynamicky vyvoj, kde
na koncoch hlavnej osi symetrie pozorujeme oblasti s va¢sou jasnostou. Existuji rozne stup-
ne bipolarity v zavislosti na vplyve magnetickych a zotrva¢nych sil. U niektorych hmlovin
pozorujeme iba zvysenie jasnosti podl7 a na okrajoch hlavnej osi symetrie. V pripade hmlo-
vin s vac¢Sou bipolaritou su badatelné dve jasne oddelené ¢asti s vysSou jasnostou, pripadne
tzv. polarne jety, prudy hmoty na koncoch hlavnej osi pripominajice ¢iapky. Schématické
tvary hmlovin mézeme vidiet na obrazku (2.3). Poslednu skupinu tvoria hmloviny s jedinou
obalkou, vyrazne odliSenym prstencom a slabym halom.

Tieto skupiny zaroven ¢lenia planetarne hmloviny podla ich absolitnej velkosti a
stupfia vyvoja, hviezdne typy st najmensSie a vyvojovo najmladsie a prstencové hmlo-
viny najvicsie a najstarSie. Samostatni triedu mozu tvorit eSte nepravidelné a Spiralne
hmloviny (so $pirdlnymi ramenami). Presny fyzikilny mechanizmus zodpovedny za tak
rozmanity subor tvarov a struktury jednotlivych hmloviny nebol doteraz tspesne predlo-
zeny. Morfologia hmlovin tzko suvisi s vyvojom a efektivnou teplotou centralnej hviezdy
a elektromagnetickymi interakciami hmloviny so svojim okolim.
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2.4 Planetarne hmloviny v Galaxii a mimo nej

Rozlozenie planetarnych hmlovin v nasej Galaxii zavisi najméa od rychlosti vzniku plane-
tarnych hmlovin, rozlozeni AGB hviezd ako progenitorov planetarnych hmlovin, ich doby
Zivota a rychlosti formovania bielych trpaslikov ako nasledujicej vyvojovej fazy. Odhad
rychlosti formovania planetarnych hmlovin vyzaduje ¢o najpresnejSie stanovenie vzdiale-
nosti hmlovin, pre najblizSie hmloviny pomocou paralaxy, pre vzdialené hmloviny kombi-
naciou spektroskopie (z radialnej rychlosti) a pozorovaného uhlového rozsirenia. Rychlost
formovania novych hmlovin sa odhaduje na 3 x 1073 hmlovin na kpc™ za rok (Pottash
1996).

Pri pozorovani viak musime brat v uvahu vyberovy efekt. Vyvinuté (starsie) hmlovi-
ny maju mensiu jasnost, pretoze v centralnej hviezde sa postupne zastavia termonuklearne
reakcie a hviezda uz nemusi byt schopné ionizovat hmlovinu. V krajnom pripade sa expan-
dujica obalka moze stat opticky tenkd pre hviezdne zZiarenie a jej plosna jasnost klesne
eSte viac. Aj mnozstvo malych kompaktnych hmlovin nemuselo byt este objavenych kvoli
slabému vyzarovaniu jadier planetarnych hmlovin. Obecne st najroSirenejSie pozorované
blizke hmloviny s via¢sim uhlovym priemerom. Na obrazku 2.4 je histogram poc¢tu planetar-
nych hmlovin v zavislosti na vzdialenosti od roviny Galaxie v jednotkovom intervale 40 pc.
Statisticky najdeme viac ako polovicu pozorovanych hmlovin v oblasti do 160 pc od roviny
Galaxie. Vo vzdialenosti do 350 pc od roviny Galaxie najdeme priblizne 300 planetarnych
hmlovin, zatial ¢o v okoli Slnka (do 1 kpc) je znamych len priblizne 50 hmlovin. Odhaduje
sa, ze v Galaxii vznikne najmenej 1 planetarna hmlovina za rok a ich celkovy pocet v
Galaxii musi byt v rozmedzi 14000-40000 objektov (Kwok 1999, Frew a Parker 2005).

Rozlozenie planetarnych hmlovin v Galaxii tizko sivisi s metalicitou, ¢ize zastipenim
kovov vo hviezdnej hmote. f)alej od galaktickej roviny nachadzame ovela menej planetar-
nych hmlovin, pretoZe sa tu nenachadzaji masivne hviezdy so vysSim zastupenim tazkych
prvkov. Planetarne hmloviny v ovela nizsej koncentracii nachadzame aj v galaktickej vy-
duti. Hmloviny vo vyduti pochadzaji z AGB hviezd s nizSou hmotnostou. Z tychto hviezd
unikd hmota pomalSie a vytvoria sa z nich iba malé a kompaktné planetidrne hmloviny so
slabo ziariacou centralnou hviezdou. V galaktickou hale bolo z rovnakého dovodu rozpoz-
nanych iba niekolko planetarnych hmlovin (Tylenda et al. 1991).

V trpasli¢ich galaxidch Velké a Malé Magellanovo mra¢no sa nachddza niekolko desia-
tok hmlovin, v najblisej galaxii M31 bolo detekovanych viac ako 300 planetdrnych hmlovin
(Kwok 1999). Vo vzdialenych galaxiach bezne nachadzame planetarne hmloviny s roznym
mnozstvom hmoty a chemickym zlozenim. KedZe dnes pozorujeme vzdialené galaktické
systémy s roznym zastipenim kovov a strata hmoty povodnych AGB hviezd suvisi urdci-
tym sposobom s metalicitou, moézeme predpokladat 7e aj formovanie planetarnych hmlo-
vin v cudzich galaxiach bude rozne (Papp et al. 1983). V niektorych pripadoch mézu byt
planetarne hmloviny jediné dostatocne pozorovatelné objekty na ziskanie informacie o che-
mickom zlozeni vzdialenej galaxie.
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Obrazok 2.4: Histogram poctu planetdrnych hmlovin vo vzdialenosti, resp. vyske z od
roviny Galaxie v jednotkovom intervale 40 pc (Pottasch 1996)

2.5 Struktdra planetarnej hmloviny

Planetarne hmloviny nie st iba odhodené atmosféry AGB hviezd, ktoré sa rozpinaji do me-
dzihviezdneho priestoru. Pozorovana hustota latky a rychlost rozpinania si vyssie ako boli
v povodnej obalke AGB hviezdy. Hmloviny maji dobre definovany tvar s jasnymi vnitor-
nymi aj vonkaj$imi okrajmi, zatial ¢o AGB hviezda mala iba homogénnu difiznu obélku.
Je teda potrebny d'alsi mechanizmus, ktory zabezpedi urychlenie, zhustenie a vytvarovanie
latky do hmloviny v podobe ako ich pozorujeme dnes.

V druhej faze jadra planetarnej hmloviny dohorela zvysné ¢ast tenkej vodikovej obal-
ky a hviezda sa zacala zmrstovat. Centralna hviezda mé vysoki teplotu a polomer omno-
ho mensi ako povodné jadro AGB hviezdy. Nové faza straty hmoty je sposobena tlakom
Ziarenia, resp. absorpciou a reemisiou ziarenia v rezonanc¢nych ¢iarach. Hviezdny vietor
centralnej hviezdy bude mat omnoho vyssiu rychlost nez predtym, kone¢na rychlost vetra
bude dokonca vicsia ako unikova rychlost z povrchu centrélnej hviezdy. Tento novy rychly
hviezdy vietor postupne dobehne povodny vietor AGB hviezdy, vymetie odhodené zvysky
AGB hviezdy a sformuje ich do obalky s vysSou hustotou (tzv. shell). Na obrazku (2.5) je
oznaena ako ionizovana obdalka s rychlostou v ~ 25 km/s. Obalku plynu zvonka brzdia
pomalsie zvysky AGB s v ~ 10 km/, takze je stla¢ovana z oboch stran. Vytvoreny gradient
tlaku sposobi, Ze sa postupne vyvinie obalka hustejSieho plynu s definovanou struktirou a
viditeInymi okrajmi.

Podla Volk a Kwok (1985) méZzeme rozdelit hmlovinu na 3 ¢asti, ktoré si schéma-
ticky naznacené na obrazku (2.5) - oblast s rychlym vetrom, ionizovanu obalku a oblast s
pomalym vetrom. Rychlost hviezdneho vetra centralnej hviezdy prekonéva rychlost zvuku
v plynnej latke, takze v hmlovine sa budu vytvarat razové vlny. Vonkasia razova vina sa
bude §irit v smere pomalého vetra a vnutorna razova vlna smerom k hviezde. Medzi cen-
tralnou hviezdou a ionizovanou obalkou sa vytvori tzv. hortica bublina (hot bubble), ktora
je tvorend riedkym plynom z rychleho hviezdneho vetra centralnej hviezdy. Vnutorné razy
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mozu ohriaf plyn v bubline na velmi vysoki teplotu. Cast energie rychleho vetra je potom
transformované na energiu tepelného pohybu, ¢o eSte mierne urychli rozpinanie ionizovane;j
obalky za bublinou.

V ionizovanej obalke bude rychly hviezdny vietor predavat svoj moment hybnosti
pomal$im atémom. Prave v tejto hustejSej latke bude prebiehat zrazkova excitacia tazsich
prvkov a rekombinécie voInych ¢astic. Zakazané Ciary, rekombina¢né Ciary a spojité Ziarenie
pochadzaju prave z ionizovanej obalky. V oblasti za vonkajSimi razmi je latka zase velmi
riedka a neméa dostatoc¢nu teplotu, aby sa tu vyskytovali atomy emitujice zakdzané Ciary.
Celu planetarnu hmlovinu obklopuje rozpinajice sa halo, slabo zZiariaca vonkajsia struktura,
ktora ma priblizne desatkrat mensiu hustotu a patkrat vacsi polomer ako ionizovana obalka
hmloviny. Halo ma zvycajne podobny tvar ako hmlovina a moze vykazovat filamentarnu
Struktaru.

2.5.1 Interakcia hviezdnych vetrov

Hviezdny vietor hortcich hviezd mozeme jednoducho popisat ako prudenie castic z povr-
chu hviezdy, ktoré je charakterizované dvomi hlavnymi parametrami - rychlostou straty
hmoty a kone¢nou rychlostou hviezdneho vetra. Hortice hviezdy emituju najviac ziarenia v
ultrafialovej oblasti a ich hviezdny vietor je urychlovany najmé absorpciou Ziarenia v spek-
tralnych ¢iarach. V jadrach planetarnych hmlovin sa uplaiuje prave tento mechanizmus.
Prostrednictvom uvolnenej hmoty z atmostéry hviezdy dochadza k prenosu momentu hyb-
nosti a energie medzi Casticami. Z rovnice kontinuity mozeme odvodit vztah pre rychlost
straty hmoty M z idedlnej sféricky symetrickej AGB hviezdy:

M(t) = 4w p(r)\V (r), (2.1)

kde r je vzdialenost od hviezdy a p(r) je hustota latky AGB hviezdy. Mechanizmus inte-
rakcie medzi rychlym hviezdnym vetrom z centralnej hviezdy a pomalym vetrom zvyskov
AGB hviezdy je predmetom zaujmu mnohych astrofyzikov. Kwok, Purton a Fitzgerald
(1978) vyvinuli model interagujicich hviezdnych vetrov, na ktory neskor nadviazali Kahn
(1983), Volk (1985) a dalsi.

Horticu bublinu a ionizovani obéalku mozeme povazovat za dve oddelené Casti, ak
zanedbame prechod hmoty a tepla v tenkej prechodovej vrstve. Ionizovana obélka bude
potom tvorend pomalym hviezdnym vetrom, zatial ¢o plyn v bubline bude pochéadzat
z rychleho vetra centralnej hviezdy. Poktsme sa popisat vlastnosti latky v ionizovanej
obalke. Obalka pozostava z materidlu z oboch hviezdnych vetrov, takze pri popise hmoty
musime uvazovat prispevky od kazdého samostatne. Ozna¢me V' rychlost rozpinania a
M rychlost straty hmoty z hviezdy vo faze AGB a rovnaké veliciny v a m pre jadro
planetarnej hmloviny. Predpokladajme, ze v ¢ase ¢ = 0 zacal z centralnej hviezdy pruadit
rychly hviezdy vietor a ionizovana obélka je formovand iba nepruznymi zrazkami castic.
Castice rychleho vetra by mali za ¢as t by prejst vzdialenost v ¢. Ak by neexistovala ziadna
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interakcia vetrov, v ionizovanej obélke by rychle ¢astice boli rozlozené od Rg(t) do vt,
kde Rg(t) je polomer ionizovanej obalky. Obdobne ¢astice, ktoré opustili povodnia AGB
hviezdu vo forme pomalého vetra by mali urazit vzdialenost od tV do Rgs(t) bez interakcie
s rychlym vetrom (materidl z ¢V do Rg(t) je vymeteny naspét do ionizovanej obalky).
Celkova hmota ionizovanej obalky Mg(t) je dana integralmi dvoch vetrov cez 4mpr2dr.
Vyuzitym rovnice kontinuity moézeme eliminovat jednotlivé hustoty pomalého a rychleho
vetra a ur¢it vztah pre celkovi hmotu ionizovanej obéalky Mg(t) v zavisloti na ¢ase (Volk
a Kwok 1985):

vt m Rs(t) M
Mg(t :/ —dr—i—/ —dr, 2.2
S() Rs(t) U Vit v ( )
M(t) = (7 - %) Rs — (M — )t (2.3)

Za predpokladu ze dochadza k nepruznym zrazkam castic pomalého a rychleho hviezd-
neho vetra a polomer centralnej hviezdy je zanedbatelny v porovnani s V't a vt, mozeme
z0 zadkona zachovania momentu hybosti odvodit pohybovid rovnicu pre ionizovant obalku
v nasledujicom tvare:

dVS m 2 M 2
Mg(t)—— = —(v—Vs)" — —(V = V& 2.4
st)—4 = (v =Vs)" = 37( s) (2.4)
RieSenie diferencidlnej rovnice dostaneme integrovanim a dosadenim okrajovych podmie-

nok. Z pohybovej rovnice mozeme odvodit pre rychlost rozpinania ionizovanej obalky na-
sledujuici vztah (Kwok 1999):

. (M — 1) + (v — V)y/ MoV .

MV — /v

Polomer rozpinajticej sa ionizovanej obalky mozeme priblizne vyjadrit pomocou rychlosti
rozpinania podla vztahu Rg(t) = ¢ Vg(t). Pomocou tejto rovnice mozeme vyjadrit vztah
pre celkovii hmotu v ionizovanej obalke:

Mrn
vV

(2.6)

Ak vezmeme priemerné hodnoty straty hmoty M = 107°Mg /rok a 1 = 10-*Mg /rok a
typické rychlosti hviezdnych vetrov V' = 10 km/s a v = 2000 km/s, tak rychlost ionizovanej
obalky vychadza Vs = 14 km/s a mnozstvo hmoty v ionizovanej obalke Mg = 0,05M ) po
10* rokoch (Kwok 1999).
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Obrazok 2.5: Schématicka Struktira planetarnej hmloviny. Spracované podla (Kwok 1999)

2.5.2 Centralna hviezda

Jadra planetarnych hmlovin patria medzi horice hviezdy, ktoré emituji najviac ziarenia
v ultrafialovej oblasti. Vo vé¢sine pripadov s to vSak slabo pozorovatelné alebo uplne
nezname hviezdy, pretoze takmer vSetko ich Ziarenie pohlcuje planetarna hmlovina. Ziarenie
v kontinuu z centralnej hviezdy sa prekryva s kontinuom planetarnej hmloviny a naviac
byva postihnuté absorpciou v medzihviezdnej latke. Pesné urcenie efektivnej teploty jadier
planetarnych hmlovin je preto problematické. V 1927 vyvinul Herman Zanstra metodu
zalozenl na porovnani spektralneho toku v rekombina¢nych ¢iarach so spojitym ziarenim
hviezdy. Dnes sa efektivna teplota centralnych hviezd urcuje skor z modelov hviezdnych
atmosfér a syntetickych spektier. Na rieSenia hydrodynamickych rovnic a rovnice prenosu
ziarenia v non-LTE podmienkach sa moze syntetické spektrum porovnat s pozorovanym
UV spektrom. Z modelov mozeme ziskat efektivnu teplotu 7, a gravita¢né zrychlenie g na
povrchu hviezdy (Kaschinski et al. 2012).

Centréalne hviezdy mozeme podla tvaru ich spektra rozdelit na hviezdy s atmosférami
bohatymi na vodik a Wolf-Rayetov typ hviezd s malym mnozstvom vodika. Hviezdy Wolf-
Rayetovho typu st hviezdy so silnym hviezdnym vetrom a Sirokymi emisnymi ¢iarami v
spektre. Ich atmosféry mozu byt bohaté na ur¢ity tazsi prvok, napriklad na dusik (WN
typ) alebo uhlik (WC typ). Centralne hviezdy typu WR-Of majua v spekre pritomné emisné
aj absorpc¢né ciary, typ WR-O iba absorp¢éné ciary. V spektrach centralnych hviezd ¢asto
pozorujeme tzv. P Cygni profil ¢iar charakteristicky pre hviezdy s okolohviezdnou obalkou.
Rychlost hviezdneho vetra sa ¢asto urc¢uje prave z absorpé¢nej ¢asti pozorovaného P Cygni
profilu saturovanej ciary.
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Kapitola 3

Spektrum planetarnych hmlovin

V spektre planetarnych hmlovin pozorujeme spojité zarenie a mnozstvo silnych emisnych
¢iar. Celkovu spojitil emisiu ziarenia tvori kontinuum hmloviny a emisia z fotosféry cen-
tralnej hviezdy, ktoré je najsilnejsia v ultrafialovej oblasti. Vo viditelnej ¢asti spektra pris-
pevaji do kontinua (volne-viazané) rekombinacie vodika a hélia v plynnej hmlovine. V
infracervenej a radiovej oblasti dominuji volne-volné procesy v ionizovanom plyne a rozp-
tyl na prachovych casticiach. V riedkom plyne pozorujeme aj tzv. dvojfotonovi emisiu, pri
ktorej elektron v atome vodika prechadza z metastabilnej hladiny na susednii nizsiu hladinu
cez virtualnu hladinu medzi nimi a preto vyziari naraz dva fotony. V planetdrnych hmlo-
vinach dochadza aj k brzdnému Ziareniu, kedy voIny elektron prechédzajici blizko atému
zmeni smer vplyvom pritazlivej Coulumbovej sily. Kazdy elektron nesie rozdielnu energiu
a prejde okolo atomu v roznej vzdialenosti, takze vyziarené fotony mozu mat Tubovolnu
vlnova dizku.

V spektrach planetarnych hmlovin nachadzame mnozstvo emisnych ¢iar, ktoré vzni-
kaji viazanymi prechodmi medzi energiovymi hladinami. éiary prvkov H, He C, N, O,
Si, Mg atd. vznikaju z povolenych aj zakdzanych prechodov atomov. V ultrafialovej casti
spektra st dominantné najma zrazkovo excitované ¢iary viacnasobne ionizovaného uhlika,
kyslika a dusika. Vo viditeInej oblasti pozorujeme rekombina¢né ¢iary Balmerovej série vo-
dika a hélia. V planetarnych hmlovinach ndjdeme aj molekuly CO a OH, ktoré mozu byt
zrazkovo alebo ziarivo excitované a ich prebytocné energia sa vyziari pri prechodoch medzi
rota¢nymi a vybra¢nymi stavmi. Neutralny molekulovy plyn ziari najmé v infracervenej
obasti. V radiovej Casti spektra pozorujeme slabé spojité ziarenie z elektronov excitovanych
volne-volnymi prechodmi. Planetarne hmloviny si slabé radiové zdroje (nizky spektralny
tok v radiu), ale v tejto oblasti dobre pozorovatelné, pretoze hmlovina je opticky tenka pre
radiové ziarenie s vinovou dlzkou od niekol'kych centimetrov do niekoInych metrov (Kwok
1999).

Ultrafialovu oblast elektromagnetického spektra mozeme rozdelit podla hranice 2000
A na blizku a vzdialent ¢ast. Vo vzdialenom ultrafialovom spektre nachadzame na slabom
spojitom Ziareni polozakazané ¢iary uhlika CIII (1176 A, 1909 A) a kyslika OII (1664
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A), duplet dusika NV (1238-1242 A) a dalSie emisné ¢ary dusika NIV (1487 A) a NIII
(1747 A). Jednou z najsilnejSich ¢ar v spektre je rekombinatné ¢iara ionizovaného hélia
Hell (1640 A). Intenzita vSetkych tychto Ciar sa meni so stupiiom excitacie planetarnej
hmloviny, v stredne a malo excitovanych hmlovinach st niektoré ¢iary velmi slabé alebo
chybaju uplne. Duplet trikréat ionizovaného uhlika CIV (1548-1551 A) s vysokou intenzitou
dominuje vo vSetkych planetarnych hmlovinach. V spektre pozorujeme aj vodikova ¢iaru
Lyman o = 1216 A, ktort viak prekryva silna emisia z geokorény. V blizkom ultrafialovom
spektre pozorujeme zakdzané Ciary ionizovaného kyslika [OII] A = 2230 A, resp. 2470 A
a [OIII] s A = 2230 A. V malo excitovanych (ionizovanych) hmlovinach nachadzame este
emisné Giaru ionizovaného hor¢iku MgIT (2800 A), dvakrat ionizovaného kyslika OTIT (3047
A, 3133 A) a mnozstvo dalSich ¢iar ionov uhlika CII, CIII a kyslika OII, OIII s nizSou
intenzitou (Gurzadyan 1991).

Tvar spektra sa u jednotlivych planetarnych hmlovin odliSuje, pretoze intenzity emis-
nych ¢iar zavisia na stupni excitacie. Tak ako hviezdy delime do spektralnych tried, mo6zeme
hmloviny rozdelit na priblizne 12 excitac¢nych stupiiov podla pomeru intenzit ¢iar kyslika
F(4959 A +5007 A) ku intenzite &iary vodika F(H3 = 4681 A) alebo hélia He II (4686 A).
Stupen excitacie je volny parameter, ktory ¢iastoCne zavisi na efektivnej teplote centralne;j
hviezdy. Hmloviny delime na malo excitované s triedou p = 1 — 4, stredne excitované s
triedou p = 4 — 8 a vysoko excitované s p = 9 — 12. Téato klasifikicia sa v priebehu vyvoja
hmloviny meni, malé a mladé planetarne hmloviny st malo excitované a velké hmloviny
na konci vyvoja st vysoko excitované.

3.1 Emisné cCiary

V spektrach planetarnych hmlovin sa objavuje mnozstvo emisnych d¢iar, ktoré vznikaju
diskrétnym prechodom atému alebo i6nu z jednoho viazaného elektrénového stavu na iny
viazany stav s nizSou energiou. Takyto viazane-viazany prechod vyvola spontannu emisiu
Ziarenia v Ciare. Atomy sa zvycajne dostavaji na vysSie energetické hladiny po zrazke s
volnou ¢asticou (napriklad elektronom), rekombinéaciou alebo absorpciou Ziarenia. V me-
dzihviezdnej latke je hustota plynu aj ziarenia nizka. Oproti hviezdnym atmosféram do-
chadza v planetarnych hmlovinach k Statisticky mensiemu poctu zrazok, takze rozdelenie
populécie viazanych elektronov v réoznych stavoch bude vzdialené od podmienky termo-
dynamickej rovnovahy danej Boltzmannovou rovnicou. Napriek tomu mézeme uvazovat o
lokélnej termodynamickej rovnovahe pri volnych elektrénoch, ako uvidime v nasledujicej
Casti.

Jednotlivé energiové hladiny atémov a i6nov st od seba vzdialené iba jednotky elek-
tronvoltov, ¢omu odpoveda Ziarenie vo viditelnej a ultrafialovej (UV) oblasti spektra. V
planetarnej hmlovine pochadzaju fotony, ktoré tvoria pozadie vo viditeInej a UV oblasti,
z rozptyleného ziarenia centrilnej hviezdy, a to nie je dostato¢né silné, aby sa atomy exci-
tovali prostrednictvom absorpcie ziarenia. Atém sa teda dostane do vysgieho energiového
stavu iba zrazkovou excitaciou s volnym elektronom alebo rekombinéciou medzi volnym
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protonom a elektronom. Rozlisujeme teda medzi zrazkovo excitovanymi a rekombina¢nymi
¢iarami. Emisné ¢iary vodika H a hélia He vznikaji najméa rekombinaciami, pretoze tieto
prvky maja velky rozdiel energii zdkladnym prvym excitovanym stavom a je tazké ich
excitovaf zrazkami. Tazgie atomy so zlozitejSou elektronovou Struktidrou maji energiové
hladiny vzdialené iba zlomky eV od zékladnej hladiny a su ovela efektivnejSie excitované
prostrednictvom zrazok.

Napriek tomu, ze viazany elektron pri prechode vzdy vyziari presné kvantum ener-
gie, emisné ¢iary maju svoju prirodzent Sirku profilu. Samotny prechod elektrénu v atéme
medzi hladinami odpoveda elektromagnetickym vlnam, ktoré sa zakratko utlmia a sposo-
bia rozsirenie ¢iary. Atom si teda mozeme predstavit ako harmonicky oscilator vyzarujici
tlmené ziarenie. Omnoho vicsie roz§irenie emisnej Ciary sposobuje Dopplerov efekt, ktory
vyvolava neusporiadany tepelny pohyb atémov. Pésobenim magnetického pola (Zeemanov
jav) alebo elektrického pola (Starkov efekt) sa mozu mnohondsobné energetické hladi-
ny rozstiepit na zlozky s blizkou hodnotou energie. Tieto javy v spektrach planetarnych
hmlovin nepozorujeme. Kazda ¢ast emisnej ¢iary naviac vznikd v inej oblasti hmloviny.
Pozorovana emisna ¢iara bude mat profil podobny Gaussovej funkcii.

3.2 Povolené a zakazané prechody

Pre prechody atéomov alebo i6nov medzi energiovymi hladinami existuji urcité vyberové
pravidla, ktoré urcéujiu pravdepodobnost daného prechodu. Ak je atom v magnetickom poli,
dochadza k odstraneniu degeneracie niektorych energiovych hladin a ich rozstiepeniu. Za
predpokladu beznej Russellovej-Sandersovej (LS) spin-orbitdlnej vizby a nulovej indukcii
magnetického pola B=0 je energia atému dana trojicou kvantovych ¢isiel: hlavnym kvan-
tovym cislom n, orbitalnym d¢islom L a celkovym kvatovym c¢islom J momentu hybnosti.
Ak je magneticka indukcia nenulova, kazda hladina sa vplyvom Zeemanovho javu rozstepi
na m = 2J + 1 zloziek charakterizovanych celym alebo polovi¢nym magnetickym ¢islom
M. Vektor J vykonava precesny pohyb okolo smeru magnetickej indukcie a jeho projekcia
je kvantovana (Mikulagek, Krticka 2011).

Emisné ¢iary vznikaji prechodom atému zo stavu energeticky vyssieho do stavu niz-
Sieho, pricom platia vyberové pravidla AL = 0;+1 a AJ = 0; 1. KedZe emitovany foton
nesie so sebou moment hybnosti, znamené to, zZe aspon jeden elektron v atéme musel zme-
nit svoj moment hybnosti (Al = £1). V ramci spinového momentu hybnosti S existuje
eSte pravidlo AS = 0, ktoré urcuje, Ze moze dochadzat k prechodom iba v pripade rovna-
kej nasobnosti (miltiplicity). V pripade hélia (He) s ¢istou LS vézbou st mozné prechody
samostatne medzi singletovymi stavmi a samostatne medzi tripletovymi stavmi, pricom
sigletové a tripletové stavy He sa mozu povazovat za rozdielne atéomy. Energiové prechody
tazsich ionov uhlika CIII, kyslika OIII alebo dusika NIV vytvaraja ¢iarové duplety. Tieto
spektralne ¢iary oznacujeme ako polozakazané, pretoze spin-orbitilna vizba v iénoch je po-
dobna klasickej LS vizbe. Prikladom je prechod atémov dvakrat ionizovaného uhlika CIII
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1s% 252 1S — 152 25%p 3P, kde pozorujeme dva mozné prechody atomu z vyssej hladiny s
vlnovymi dizkami A = 1906 A a A\ = 1908 A (Kwok 1999).

Povolené a polozakazané ciary C, N, O dominuja skor v blizkej casti ultrafialového
spektra planetarnych hmlovin, zatial ¢o tzv. zakdzané ¢iary nadjdeme v celom ultrafialovom
obore. St to ¢iary s malou pravdepodobnostou prechodu, ktoré zvycajne vznikaja iba
v medzihviezdnej latke za urcitych podmienok. Ziarenie v zakazanych ¢iarach spodsobuji
prechody v rovnakej elektronovej konfiguracii, ¢im sa prave poruSuje vyberové pravidlo
Al = 1. V p? konfiguracii sa napriklad nachddza dvakrat ionizovany kyslik, z ktorého
vznikaju zakazané ¢iary [OII].

3.3 Fotolonizacia

Ultrafialové Ziarenie z centralnej hviezdy ionizuje latku v planetarnej hmlovine. Elektron
viazany v atome sa po absorpcii fotonu moze uplne uvolnit z atomu. Ionizacia Ziarenim
preto patri medzi viazane-volné prechody. Ziarenie z oblasti Lymanovho kontinua ionizuje
najméi vodikové atomy, ktoré pozostavaju iba z jedného protéonu a elektréonu. Vodik ma
degenerované spektrum energii, ¢o znamend, ze vlastné hodnoty energie zavisia len na
hlavnom kvantovom ¢isle n. Kineticka energia jednotlivych elektrénov uvolnenych z atomov
sa liSi pri kazdom procese fotoionizacie a je danéd rozdielom medzi energiou fotéonu hv a
ionizacnou energiou atému vodika F,, z hladiny n:

1
§mev2 =hv+ E,, (3.1)
kde me, v je hmotonost a rychlost elektronu. V planetdrnej hmlovine mozeme uréit tzv.
Strogrenov polomer, ktory oznacuje velkost ionizovanej vodikovej obalky, resp. hranicu

medzi ionizovanym a neutralnym vodikom (Mikulasek, Krticka 2011):

L* :|1/3
kT.n? o(T.) ’

kde L, = 47 R?0T? je ziarivy vykon centralnej hviezdy, ny koncentracia vodikovych atomov
a a(T,) je celkovy koeficient rekombinécie. Za touto kritickou hranicou sa na vel'mi kratke;
vzdialenosti zmeni ionizovany vodik na neutralny. V hmlovine je vSetok vodik v zakladnom
alebo ionizovanom stave, pretoze excitacia vodika absorpciou ziarenia takmer nenastava a
rekombinacne excitovany vodik zotrva na hladine velmi kratko. Ak oznacime pocet atomov
(v zdkladnom stave) v jednotkovom objeme ny, pocet ionizécii za jednotku ¢asu bude dany
vztahom (Osaki 1962):

R ~ [ (3.2)

o 1
P = n /VO 47TJVCLVEdI/, (33)

kde J, je spektralny tok Ziarenia, n oznacuje energiovi hladinu a a, je G¢inny prierez
fotoionizacie dany vztahom (Kwok 1999):
32 71'266 RH

=35 o e (34)
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kde Ry je Rydbergova konstanta pre vodikovy atom, c je rychlost svetla, e je elementér-
ny naboj a gy je tzv. Gauntov korekény faktor pre viazane-volné (bf) prechody. Podla
Rosselandovho teorému je vSetko ultrafialové Ziarenie z hviezdy absorbované hmlovinou a
nasledne vyziarené vo viditeInej oblasti. Teorém suvisi s procesom fluorescencie, ktory sa
uplatiuje v planetarnej hmlovine. Atém vodika sa po absorpcii foténu ionizuje a vzniknu-
ty volny proton nasledne zrekombinuje s volnym elektronom. Ak prejde zrekombinovany
vodik do zékladného stavu, vyziari foton Lymanovho kontinua. Ak sa vodik excituje na
vy$siu hladinu, kaskddne prejde cez viaceré nizsie hladiny do zadkladného stavu a vyziari
fotony s nizsou energiou. Tieto fotény opustia hmlovinu, pretoze v hmlovine nie je vodik
v excitovanom stave.

Prvky tazgie ako vodik maja zlozitejSiu konfiguraciu s vac¢s§im poc¢tom elektronov v
obale. Relativne zasttupenie i6nov tazsieho prvku je v planetarnej hmlovine dané v prvom
rade efektivnou teplotou centralnej hviezdy T,. Latka je v centre celkom ionizovana, smerom
od stredu hmloviny sa postupne objavuji prvky s niz§im stupiiom ionizacie. V hmlovine
sa objavia vrstvy, kde v kazdom mieste budu prevladat atémy v uréitom stupni ionizacie.

3.4 Rekombinacia

Nasledujtca ¢ast bola spracovana podla knihy Kwok (1999). Kinetickd energia volnych
elektronov, ktoré v hmlovine vznikaju fotoionizaciou Iah8ich atémov vodika a hélia, zavisi
na energii povodného ziarenia z centralnej hviezdy. V planetarnych hmlovinach je vSak
ucinny prierez zrazok medzi samotnymi elektronmi pomerne vysoky a to sposobi, ze vol-
né elektrony sa vzajomnymi zrazkami rychlo dostant takmer k rovnovaznemu stavu. V
hmlovine prebiehaju interakcie medzi samotnymi elektronmi dokonca ovela rychlejsie ako
rekombinécie elektronov s proténmi. Za idedlnych podmienok mozeme povedat, Ze volné
elektrony si v lokilnej termodynamickej rovnovahe (LTE) a rozdelenie ich energie zavisi
iba na elektronovej teplote 7,. V podmienkach LTE sa teplota 7)., ktort mdzeme prisudit
ziareniu, a kinetické teplota T, popisuje jedinou teplotou 7'. V tomto pripade sa rozdelenie
rychlosti zvy$nych volnych elektronov bude 1iSit iba minimalne od Maxwellovho rozdelenia
rychlosti, ktoré odpoveda rovnovaznemu stavu a je dané vztahom:

/ 2
f(v,T) = % (27,;_;>3 21)2e:><p (—TZZ; > , (3.5)

kde m. je hmotnost elektronu. Problémom rozdelenia rychlosti v plynnych hmlovinach a
obélkach hviezd sa zaoberali uz Bohm a Aller (1947). Uvazujme, ¢o by v principe vyzadovala
detailnd rovnovaha v kazdom mieste planetarnej hmloviny. Uéinny prierez rekombinacii
on(v), zévisly na rychlosti v, a uéinny prierez fotoionizécie a,;(v), zavisly na frekvencii v, st
parametre charakteristické pre atom v kvantovom stave danom ¢islami n,/. Hodnoty oboch
ucinnych prierezov o, a, nezavisia od podmienok v plynnom prostredi. V rovnovaznom
stave bude za jednotku ¢asu pocet fotoionizacii neutralneho atomu v kvantovom stave n,l
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odpovedat poc¢tu rekombinacii voInych protonov s volnymi elektronmi:
w\ dv
drnpa(v)B,(T) (1 — ekT) = npNeon(v) f(v, T)vdv, (3.6)
kde n,; je pocet atéomov vodika v excitovanom stave a B, je Planckova funkcia popisujica
ziarenie absolitne ¢ierneho telesa. Na urcenie tu¢inného rekombinacného prierezu o, si
musime vyjadrit vietky ostatné veli¢iny. V rovnici sa nachadza vyraz (1 — e~ ™/T), ktory
zahriiuje efekty stimulovanej emisie v podmienkach LTE. Zo Sahovej ionizacnej rovnice
urc¢ime podiel medzi poc¢tom neutralnych atomov v zakladnom stave n,,; a po¢tom proténov
n, a elektronov n. a z Boltzmannovej excitacnej rovnice ziskame vztah pre populéciu
atomov v excitovanom stave. Spojenim tychto dvoch rovnic dostaneme kombinovani Saha-
Boltzmannovi rovnicu pre hustotu ionizovanych atomov vodika v danom excita¢nom stave:

h? hv,
Npl = NpTle (2[ + 1) (m) exp <ﬁ> 3 (37)

kde hv, odpoveda excitacnému potencidlu E,. Zo zakona zachovania celkovej energie mo-
zeme odvodit jednoduchy vztah medzi energiou Ziarenia a kinetickou energiou ¢astic, ktory
zderivujeme a dostaneme nasledujice tvary:

(NI

1
hv = hv, + §mev2 , (3.8)

hdv = mevdv . (3.9)

Dosadenim vztahu (3.5) a (3.7) do rovnice (3.6) mozeme vyjadrit pomer medzi G¢innym
prierezom fotoionizacie a rekombina¢nym tG¢innym prierezom:

a,(nl) 1 mkic?

om(®) 2020+ 1) W22 (3.10)

V pripade, ze uvazujeme sumu cez vSetky orbitdlne stavy [ momentu hybnosti, vyraz
2(21 + 1) ~ 2n? a Gdinny prierez fotoionizécie a,(n) bude zéavisly iba na danej energi-
ovej hladine. HTadany vztah pre rekombina¢ny u¢inny prierez dostaneme s pomocou a,(n)

v nasledujicom tvare:
16e2h 2h
o(v) = —m (ﬂ) “ (gﬁ) . (3.11)
3\/§m302 v mev? n3

Vyrazy v zatvorkach su radovo blizke jednej, takZe po vycisleni konstant (~ 2,1 x
10722 cm?) zistime, Ze rekombina¢ny ¢inny prierez je omnoho mensi ako napriklad geomet-
ricky ac¢inny prierez vodikového atému. Koeficient rekombinécie pre urciti energiovi hla-
dinu celého siboru elektréonov s teplotou 7, bude dany vztahom:

a(T,) = /000 of(v, T.)vdv. (3.12)
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3.4.1 Opticka hibka

V planetarnych hmlovinach je typickd hustota vodikovych atomov ny = 10% — 10%cm=3.

Stredna volna draha fotonu Lymanovej série je [ ~ 1/nya,, takze v stredne hustej hmlovine
urazi foton priblizne 5 x 107° pc, nez je znovu absorbovany. Této vzdialenost je omnoho
mensia nez typicky priemer hmloviny ~ 0,1 pc. Opticka hibka pre fotony Lymanovho
kontinua pozdlz priemeru hmloviny L sa rovna (Gurzadyan 1997):

T =nga,L. (3.13)

Strednéa vol'na draha fotonov Lya je velmi mala, takze pre fotony Lya je opticka hibka
T eSte viicsia, radovo 10° viicsia ako pri ostatnych ¢arach série. V extrémnom pripade
mozeme povazovat prostredie hmloviny za opticky hrubé pre vsetky ultrafalové fotony
Lymanovej série vodika. Tieto fotény budi absorbované vodikom a v kone¢nom ddésledku
buda transformované do optickej oblasti na Balmerovu alebo Paschenovu sériu vodika.
Foton Ly druhej ¢iary Lymanovej série bude kratko po emitovani znovu absorbovany
d'alsim vodikovym atomom. Vodik bude excitovany a kaskiddne prejde do stavu n = 2, vtedy
emituje HJ foton Balmerovej série a pri prechode do n = 1 vyziari foton Lya. Podobne
foton tretej ciary série Ly bude transformovany na Pac, Ha a Lya. Samotny Lya fotéon
prekona niekolko absorpcii, resp. sa bude rozptylovat z atému na atom az kym neopusti
planetarnu hmlovinu alebo nebude absorbovany prachom. V rekombinac¢nych procesoch
teda neuvazujeme rekombinéciu do zakladného stavu n = 1, pretoze nemé ziadny efekt na
celkovi ioniza¢ni rovnovahu v hmlovine.

3.4.2 Povod rekombinac¢nych ciar

Nasledujtca ¢ast bola spracovana podla (Kwok 1999). Kedze atomy vodika a hélia nemozu
byt v planetarnej hmlovine excitované zrazkami ani ziarenim, jedind cesta ako sa tieto
atomy dostant do vysSej energetickej hladiny, je prostrednictvom rekombinacie voIlnych
eletronov a protonov, resp. jadier hélia. Po kazdej rekombinécii sa excitovany atém dostane
kaskadnym prechodom do nizsich hladin a spontdnne vyziari sériu rekombina¢nych ciar.
Pravdepodobnost spontéannej emisie pre elektricky dipolovy prechod medzi hladinami (i, n)
v i6noch podobnych vodiku je dana vztahom:

6473 22{/00 r
in = e“a R()R(j)rdr| , 3.14
3Z2h,63 0 0 () () ( )

kde Z je protonové &islo, ag je Bohrov polomer a R(i), R(n) st radialne vinové funkcie pre
prislusné hladiny. Rychlost spatného spontanneho prechodu atému do nizsej hladiny sa zvy-
¢ajne udavajua prostrednictvom tzv. sily oscilatora f. Napriklad pre prvi ¢iaru z Lymanovej
série vodika Lyar s A = 1216 A je f = 0,4162, ¢omu odpoveda vysoké rychlost spontanneho
prechodu s hodnotou Ay; = 6,2 x 10® s7%. Prechody do nizsej hladiny st omnoho rych-
lejsie ako pocetnost rekombindcii, ¢o znamena, ze kazdy vodikovy atom sa rychlo prejde
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do zékladného stavu. V planetarnej hmlovine teda predpokladame, ze sa vSetok neutralny
vodik nachadza v zékladnom stave. Predpokladajme, Ze sa urc¢ity pocet atomov n,, atémov
nachadza v energetickom stave danom kvantovym ¢islom n. Rovnica Statistickej rovnovahy
bude v tomto pripade zahrhovat podmienku, ze mnoZstvo rekombinécii elektréonov s pro-
tonmi n. a pocet kaskadnych prechodov z vyssich hladin (i = n 4+ 1 — n) sa bude rovnat
spontannym kaskddnym prechodom atémov vodika do hladin nizsich (n — j = k), kde
k=(1;2):

o0 n—

Z niAin + npnea(T.) = ny,

1
i=n+1 j=k

A (3.15)

<

kde n; je koncentracia atomov vodika na hladine i, a(7) je koeficient rekombinacie, A;,,
urcuje rychlost kaskaddnych prechodov z vyssich hladin a A,; je rychlost spontannej emisie.
7 rovnice Statistickej rovnovahy mozeme odvodit tzv. koeficient efektivnej rekombinécie
pre prechody vodika medzi stavmi (n,j):

nnAi,n

Neny

aer(i,j) = (3.16)

Hodnoty a.f(T.) si obecne velmi malé, radovo 10~ cm™3/s. Celkovy spektralny tok v
rekombinacnej ¢iare, pozorovany v opticky tenkej hmlovine s polomerom R vo vzdialenosti
D od pozorovatela, je s pomocou a.f(v) vyjadreny nasledujicim vyrazom (Kwok 1999):

475, (ArR3e
v — s Nl
= ( 3 ) (3:17)
R3¢
J, = ﬁhunenpaef(y) : (3.18)

kde v je frekvencia prislusnej emisnej ciary, j, celkovy emisny koeficient a e je faktor
zaplnenia. Kostanta e urcuje priebeh elektronovej hustoty zavislosti na vzdialenosti od
stredu hmloviny. Kedze kazda pozorovana emisna ¢iara pochédza z jednoho ioniza¢ného
stavu atémov, musime poznat presni ioniza¢ni $truktiru hmloviny, aby sme mohli spravne
odvodit napriklad zastipenie prvkov z intenzity danej ¢iary. To vyzaduje dobré znalosti
procesov fotoionizacie a rekombinécie a ich prislusnych koeficientov.

3.5 Zrazkova excitacia

Y vy

Najdolezitejsi mechanizmus pre vznik emisnych ¢iar elementov tazsich ako je vodik a hé-
lium je zrazkova excitacia a nasledna spontanna emisia ziarenia. K excitacii taz$ich atémov
dojde, ak je kinetické energia voIného elektronu vyssia ako excita¢né energia atomu. Tazsie
atomy, obecne zvané kovy, si prostrednictvom nepruznej zrazky excitované na vyssiu hla-
dinu, ktord moze byt metastabilna. Excitovany atom kovu postupne prechddza na nizsie

energetické hladiny prostrednictvom magnetickej dipolovej alebo elektrickej kvadrupodlove;j
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interakcie. Spontanna emisia ziarenia vedie k vzniku emisnej spektralnej ¢iary znamej ako
zakadzana Ciara.

V spektrach planetarnych hmlovin obecne dominuji emisné ¢iary tazsich prvkov na-
priek tomu, Ze zastupenie tazsich prvkov (kovov) je o niekolko radov nizsie ako zasttipenie
vodika. Pritomnost tak intenzivnych zakdzanych ¢iar méa niekolko dovodov. V planetéirnej
hmlovine prebiehaja zrazkové procesy niekolkonasobne rychlejsie ako rekombina¢né proce-
sy, ktoré su charakteristické iba pre vodik a hélium. Zrazkovo excitované ¢iary si silnejsie,
pretoze zakladné hladiny mnohych iénov sa od svojich vyssich energetickych hladin lisia
iba 0 malé mnozZstvo energie. Excitované iony potom vyzaruju ¢iary vo viditelnej a ultra-
fialovej oblasti. Hustota plynu v planetarnej hmlovine je extrémne nizka, radovo 107 — 10°
castic/cm™3 (Kwok 1999), takze vplyv zrazkovej deexcitacie na prechod atému do nizsiecho
stavu je velmi maly. Atomy moéZu na metastabilnej hladine zotrvat v rozmedzi niekolkych
minit az niekolkych hodin a nésledne vyziarit energiu pri (spontannej) deexcitécii (Gurza-
dyan 1997). V hustych atmosférach hviezd by sa taky atom okamzite zrazil s inou ¢asticou,
¢o by viedlo k strate energie a deexcitécii.

3.5.1 Zakazané ciary

Nasledujtica ¢ast bola spracovana podla monografie Gurzadyan (1997). Zrazkové prechody
medzi energiovymi hladinami ¢ a 7 mozu byt charakterizované pomocou bezrozmernych
zrazkovych parametrov €2;; a €)j;. Uéinny prierez excitaénych zrazok oj; je funkciou elek-
tronovej rychlosti v a pre prechody z j-tej do i-tej hladiny je dany nasledujicim vyrazom:

(3.19)

kde ag je Bohrov polomer, R = 27%e¢*m.v?/h? je Rydbergerova konstanta, m, je hmotnost
elektronu a g; je statistickd vaha prechodu. Predpokladame, ze voIné elektrony buda mat
Maxwellovo rozlozenie rychlosti, takze pocetnost excita¢nych zrazok za jednotku ¢asu pre
urcity subor elektronov s teplotou 7, modzeme vyjadrit vztahom:

g;i(Te) = /OO voji(v) f(v) dv, (3.20)

kde Upmin = (2E;;/m.)"/? je miniméalna rychlost elektronov dané excita¢nou energiou Ej;
medzi hladinami 7 a j. Dosadenim vyrazu pre G¢inny prierez zrdzok oj; do rovnice dosta-
neme kone¢ny vyraz pre pocetnost zrazkovych prechodov ¢;; (Saraph et al. 1969):

_ 8,620 x107°Qy; _p, s,

qd. - @ O @ O
! \/Te g;

Medzi prvky produkujice vyrazné zakazané ¢iary pozorované v spektrach planetar-
nych hmlovin patri ionizovany dusik (NT), jeden a dvakrat ionizovany kyslik (OF, O?1),

cm?® /s . (3.21)
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ionizovany neon (Ne*™, Ne*™) a magnézium (Mg*"), pripadne polozakazané prechody uhli-
ka (C?*) a kremika (Si*", Si*"). Samozrejme, zakazané ¢iary nie st jediné zrazkovo exci-
tované ciary. V spektrach planetarnych hmlovin sa objavuji emisné ¢iary tazsich prvkov
pochédzajtce aj z povolenych prechodov, konkrétne prechody ionizovaného uhlika (CT,
(C3%), styrikrat ionizovaného dusika (N4T), pripadne neutralneho a ionizovaného magnézia
(Mg, Mg™).

3.5.2 Podmienky vzniku zakidzanych ciar

Za normalnych laboratérnych podmienok nie sme schopni v plynnej latke pozorovat zaka-
zané Ciary, pre ich vznik musia byt splnené urcité Specidlne podmienky. V prvom rade si
musime uvedomit, ze pravdepodobnost prechodov vedicich k zakdzanym ¢iaram je rovna
nule iba v prvej aproximaécii, kde uvazujeme iba Ziarenie elektrického dipolu. Ak zahrnieme
do nasich avah vplyv kvadrupoloveho Ziarenia a d'alsich Ziareni spojenych s magnetickymi
momentmi jadra atomu a elektronu, pravdepodobnost zakdzanych prechodov bude nenu-
lové, resp. o niekol'ko radov nizsia ako pravdepodobnost dovolenych prechodov.

Zéaroven musia byt atomy excitované na vyssiu energeticki hladinu, ktord je vyhradne
metastabilnd, t.j. z hladiny nesmie existovat povoleny prechod. Ak by z hladiny, z ktorej
sa emituje zakdzand ciara, existoval aj povoleny prechod, atémy by sa s vysokou pravde-
podobnostou dostavali na nizsiu hladinu prostrednictvom povoleného prechodu. Intenzita
zakdzanej ¢iary by za akychkolvek podmienok nebola tak velka ako intenzita povolenej
¢iary, pretoze prechody zodpovedné za povolené ¢iary by nastavali ~ 105-kréat ¢astejsie ako
zakézané prechody (Gurzadyan 1997).

Dalsia podmienka na emisiu zakazanej Ciary je relativne nizka hustota plynnej latky.
Tato poziadavka, ktora bola uz spominand, je vo vSetkych planetarnych hmlovinach spl-
nend. Atémy a iény tu zotrvavaji na metastabilnej hladine pomerne dlhti dobu. Ak dojde
k nepruznej zrazke excitovaného atému s inou c¢asticou, napriklad s volnym elektronom,
excitatna energia atomu sa premeni na kineticka energiu volnej ¢astice (elektronu) miesto
toho, aby sa zmenila na energiu ziarenia v zakazanej Ciare.

Kvantitativne existuje ur¢itd kritickd hranica hustoty voInych elektronov, ktora ur-
Cuje intenzitu zakézanej cCiary. Pocet volnych elektronov nesmie byt prilis vysoky, aby
nedochadzalo k zrazkovej deexcitacii atomov, ale ani prilis nizky, pretoze by sa neusku-
to¢nilo dost excita¢nych zrazok s atomami tazsich prvkov. Ak oznac¢ime pocet atémov na
metastabilnej hladine no, pravdepodobnost spontanneho Ziarivého prechodu As; a prav-
depodobnost zrazkového prechodu ¢o1. Pocet spontannych prechodov za jednotku ¢asu z
vy$Sej na niz8iu hladinu (2-1) potom bude nyAy; a pocet prechodov (2-1) vyvolanych zraz-
kami n9n.q21(T%). Pre vznik zakazanej ¢iary musi byt splnena nasledujiuca podmienka, kto-
ra hovori, Ze spontanne deexcita¢né prechody budu prevySovat nad zrazkovymi prechodmi
(Krticka 2011):
7’LQA21 > ngneq21(Te) . (322)
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Z tejto nerovnosti vyplyva vztah pre ur¢itu kriticka koncentraciu elektronov n(kr) v plane-
tarnej hmlovine, pri ktorej je pocetnost spontannych ziarivych prechodov rovna pocetnosti

zrazkovych prechodov:
Ag

Q21(Te) '

Ak bude koncentracia elektronov v hmlovine n, < n.(kr) nizsia ako kritickéd elektro-
nova koncentracia, zakdzanu ¢iaru mozeme potencialne pozorovat s maximalnou intenzitou.
Pri vyssich koncentracii elektronov, n. > n.(kr), za¢na prevladat zrazkové deexcitacie a
intenzita zakazanej ¢iary sa bude znizovat v zéavislosti s narastajucim poc¢tom zrazkovych
prechodov. V spektrach planetarnych hmlovin budu tieto ¢iary velmi slabé a teda tazgie
pozorovatelné. V hustych hmlovinach s vysokou koncetraciou elektronov sa urcité zakéazané
¢iary nemusia objavit vobec.

ne(kr) = (3.23)

Pravdepodobnost spontanneho prechodu z metastabilnej hladiny do niZSieho ener-
getického stavu je rddovo vel'mi mala. To znamené, Ze na to, aby sme mohli pozorovat v
planetarnych hmlovinéch silné zakézané ¢iary, musi neustéle existovat velky pocet atémov
v excitovanom stave. Pri absencii povoleného prechodu z danej hladiny a velkom mnoz-
stve malo pravdepodobnych spontannych prechodov je mozné dosiahnut zakazané ciary
s vysokou intenzitou. Atém v metastabilnom stave moze pod vplyvom okolitého Ziarenia
uskutoc¢nit prechod do vyssej hladiny bez toho, aby emitoval Ziarenie v zakazanej Ciare.
Aby atém svoju prebyto¢nu energiu naozaj vyziaril, nesmie pocas svojho excitovaného sta-
vu absorbovat ziadny foton. Poslednou podmienkou pre vznik zakazanej ¢iary teda je, ze
hustota ziarenia v planetarnej hmlovine musi byt mala.

3.6 P Cygni profil

V spektrach hortcich hviezd ¢asto pozorujeme rezonancné ¢iary sposobené prechodmi ato-
mov z vyssich do zakladnych energiovych hladin. Rezonan¢éné ciary s charakteristickym P
Cygni profilom sa objavuju prave v spektrach hviezd, ktoré majua vo svojom okoli rozpina-
jacu sa obalku ionizovaného plynu. Hviezdny vietor tychto hviezd moze obsahovat dostatok
ibnov schopnych absorbovat Ziarenie z fotosféry hviezdy a v kombinacii s velkou silou os-
cilatora rezonan¢nych prechodov moézu idény produkovat pozorovatelnu absorpénu ¢iaru.
Jedné sa vlastne o rozptyl Ziarenia na atémoch, kedy atom absorbuje foton a sucasne sa
excituje na vyssiu hladinu. S vysokou pravdepodobnostou prebehne Ziariva dexciticia cez
rovnaky energiovy prechod, ale foton sa vyZiari v Tubovolnom smere. Rozpinanim obélky
okolo hviezdy bude absorp¢na ¢iara podliehat Dopplerovmu posunu. P Cygni profil ¢iary
potom pozostava z absorp¢nej ¢asti posunutej smerom k modrej oblasti a emisnej Casti s
Cervenym posunon.

Rezonancné c¢iary CIV, NV, a SilV s nesaturovanym P Cygni profilom st najcitlivej-
$im indikatorom straty hmoty z horicich hviezd. Saturované profily ¢iar st naopak vhodné
na odhad konenc¢nej rychlosti hviezdneho vetra z centralnej hviezdy. Vznik P Cygni profilu
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Obréazok 3.1: VIavo: Centralna hviezda obklopena plynnou obélkou. Ziarenie pozorujeme
z oblasti (A) a (B). Vpravo: P Cygni profil vznik4 z rezonanc¢nej ¢iary s absorpénou ¢astou
a emisnou ¢astou (Lamers a Cassinelli 1999)

mozeme vysvetlit na jednoduchom modeli sféricky symetrického modelu hviezdneho vetra
(Lamers a Cassinelli 1999). Na obrazku je schéma centrilnej hviezdy s ionizovanou obalkou
rozdelené na niekolko oblasti. V oblasti (A) hviezda emituje spojité Ziarenie s absorpénou
¢astou Giary s vlnovou dizkou ). Ionizovana obélka (v Sedej zéne) medzi hviezdou a pozo-
rovatelom sa k nam priblizuje, takze absorp¢na ¢iara sa od g posunie ku krat$im vinovym
dlzkam. v oblasti (C) zakryva plynna obalku hviezdnym disk, takze odtial nepozorujeme
ziadne 7ziarenie. Z oblasti (B) v priestore nad a pod hviezdnym diskom pozorujeme iba emis-
ny profil z plynnej obalky, ktory je dopplerovsky rozsireny do oboch stran spektra. Obalka
rozptyluje ziarenie z fotosféry hviezdy do v8etkych smerov, takze ¢ast Ziarenia smeruje aj k
pozorovatelovi. Vysledny P Cygni profil je suc¢tom prispevkov Ziarenia z fotosféry hviezdy
a okolitej plynnej obalky, tak ako vidime na obrazku 3.6.

, b4

3.7 Ionizac¢na Struktira planetarnej hmloviny

Ultrafialové Zziarenie z centralnej hviezdy ionizuje vodikové atomy v hmlovine. Energia
jednotlivych elektréonov uvolnenych z atomov sa lisi pri kazdom procese fotoionizacie a je
dand rozdielom medzi energiou fotonu a ioniza¢nou energiou atému vodika. Nahodné zrazky
volnych elektronov vsak vedu k Maxwellovinu rozlozeniu rychlosti. Fyzikalne procesy a
vlastnosti ionizovanej latky planetarnej hmloviny sivisia najma s koncentraciou a tepelnym
pohybom volnych elektronov.

Ionizacia prvkov v planetarnej hmlovine je v prvom rade dana efektivnou teplotou
centralnej hviezdy. Latka je v centre celkom ionizovana, smerom od stredu hmloviny sa
postupne objavuju prvky s niz§im stupnom ionizacie. Ak je poc¢etnost ionov daného prvku
dostatocne vysoka, intenzita ich emisnej ¢iary je dand iba elektronovou teplotou 7, a elek-
tréonovou koncentraciou n.. Problém urcenia ionizac¢nej Struktiry alebo hmoty planetarnej
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hmloviny tak spoc¢iva v tom, Ze musime poznat priebeh 7, a n. v zavislosti na vzdialenosti
od centra hmloviny.

Stupen ionizacie a excitacie plynu v planetarnej hmlovine je mozné urcit z predpo-
kladu rovnovazneho stavu medzi ziarivou ionizaciou a rekombinéciou podla naledujuceho
vztahu (Krticka 2011):

< (V) n; * a;(v) [2m? —hv
v — s 4 .
n; 7T/V. o J,dv = n; 4w (m+1) /Vl o { = +J, | exp T dv  (3.24)

3

kde n;, m;1 st populacie atémov na nizsej, resp. vysSej hladine, a;(v) ~ aor® je tcéinny
prierez fotoionizécie a v je vinova dlzka prechodu. Vtomto pripade uvazujeme, Ze ionizujice
ziarenie z centralnej hviezdy J, odpoveda Ziareniu ¢ierneho telesa s efektivnou teplotou 7
opravenému faktorom zriedenia J, = B, (T.) W. Faktor zriedenia W vyjadruje pomer medzi
hustotou ziarenia v bode pozorovania a na povrchu hviezdy a plati pre neho vztah:

1 R,
W=-[1—-14/1-— 2
() E). w»

kde R, je polomer centralnej hviezdy a r je vzdialenost hmloviny od pozorovatela. Znadma
Planckova funkcia popisuje telesa, ktorych vyzarovanie je zavislé iba na teplote a pre ideélne
centralne hviezdy méa nasledujtci tvar:

2hv3 1

B,(T,) = . 3.26
() c? exp(khT”*) -1 ( )

VzhTadom k ionizujicemu Ziareniu plati hv/(kT,) > 1, takze 1 v exponente Plan-
covej funkcii mozeme zanedbat. Castice v plyne v rovnovaznom stave sa budi riadit Ma-
xwellovym rozdelenim rychlosti. Vo velkej vzdialenosti hmloviny od pozorovatela mozeme
zanedbat J, v integrali na pravej strane rovnice. Po v8etkych upravach dostaneme rovnicu

pre ioniza¢ni rovnovahu v tvare:
dv n; e —hv\ dv
=n,; e —_— ) —. 3.27
) v o (niJrl) /u Xp( kT ) v ( )

nZW/ exp(

Integraly v rovnici (3.27) mozeme spocitat pomocou priliznych vztahov pre integraly
[ e~*dz = e~ /a. Populacia ionizovanych até dynamickej she je dana
, € "dx = e ®/a. Populacia ionizovanych atomov v termodynamickej rovnovéhe je dana
Sahovou rovnicou. Stupen ionizacie planetarnej hmloviny vzhladom k efektivnej teplote
centralnej hviezdy T, a elektronovej teplote 7, mé potom tvar (Gurzadyan 1997):

nign W Uia [T.2(27m kD) hv
n n U T 3 exp i) (3.28)

Vyrazy U;y1 a U; st parti¢né funkcie kvantovych stavov ¢ a ¢ + 1, hrv v exponente je
ioniza¢ny potencial. Pomer atomov vyssieho a nizgieho ionizovaného stavu n;,1/n; byva v
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.' t =
O+ | Ot+ O+
Ot++
Nett++ Net+t 0o Ne°
Ne*++ Ne*

Obrazok 3.2: Teoreticy predpoklad ioniza¢nej struktiry v planetarnych hmlovinach. Cisla
I a II reprezentuji vnitorny a vonkajsi okraj hmloviny, krizik ukazuje polohu centralnej
hviezdy. (Gurzadyan 1997)

planetarnych hmlovinach vysoky, napriklad pre vodik radovo ~ 103, pretoZe koncentracia
elektronov n. v hmlovine je nizka. Pri nizkom pocte volnych elektrénov dochadza skor k
zrazkam volnymi protonmi a tak vela ionov ostéva ionmi. Na obrazku (3.2) st predpokla-
dané zony s klesajticim stupfiom ionizacie prvkov pre planetarnu hmlovinu s 7, = 100 000 K
a n, = 7000 cm~3. (Guzadyan 1997). Horny graf ukazuje polomery vstiev s r6zne ionizova-
nym héliom (He), v spodnom grafe st polomery pre jednotlivé vrstvy ionizovaného kyslika
(O) a neénu (Ne). Vrsvty O a Ne st lokalizované velmi blizko seba. Oblasti I a II ukazuja
vnitorné a vonkajsie okraje hmloviny. Z grafov vidime, Ze takmer vSetok He, O a Ne st v
hmlovine v ionizovanom stave.

3.7.1 Elektronova koncentracia

Hustotu volnych elektronov je mozné uréit zo zakadzanych emisnych ¢iar dupletu ionizova-
ného kyslika [O II] a [O II1], siry [S II] a argonu [Ar IV], ktoré vznikli zrazkovou excitéciou.
Atomy tychto prvkov sa po zrazkach s volnymi elektronmi dostavaji na do niektorej zo
svojich nizkych metastabilnych hladin na tkor kinetickej energie voInych elektrénov. Cast
elektronovej energie uvolnenej na excitaciu v zakdzanych ¢iarach za jednotku ¢asu je rovna
(Gurzadyan 1997):
n;
Ee = NNy Z n—pqz‘jhl/ij s (329)
(2

kde n. a n, st koncentracie volnych elektréonov a proténov, n; koncentricia excitovanych
ionov, g;; pravdepodobnost prechodu medzi i-tou a j-tou hladinou a v;; je frekvencia pre-
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chodu. Deexcitacia i6nov do zakladného stavu vedie k uvolneniu kinetickej energie vlast-
nych elektronov, ¢im sa emituje ziarenie na jednej z prislusnych ¢iar prechodu. Oznacme
pocet prechodov zo zakladnej (1) do metastabilnej (2) hladiny prostrednictvom elektro-
novych zrazok niq2 a pocet spontannych prechodov z metastabilnej do zdkladnej hladiny
noAsy. Intenzita emisnej Ciary je potom dand mnozstvom excitaénych zrazok a a energiou
spontannej emisie Ziarenia podla tychto ekvivalentnych vztahov:

Es = hvying Aoy = hvigniqua, (3.30)

kde 191, 115 st frekvencie emisnej ¢iary prechodu (2-1), resp. (1-2). V tomto pripade predpo-
kladame, ze v riedkej plynnej latke plati podmienka ziarivej rovnovahy, teda pocet excitacii
sa za jednotku casu rovna poctu deexcitacii. Rovnica Statistickej rovnovahy mé tvar:

N1NeGiz = No Ao + Nanegor (3.31)

kde nago1 oznacuje pocet zrazkovych prechodov medzi hladinami (2) a (1). Dalej pred-
pokladame, Ze zakazané Ciary vznikli len nepruznymi zrazkami s volnymi elektrénmi a
vplyv excitacie ziarenim n; Ao mozeme zanedbat. Koeficienty pre pravdepodobnost pre-
chodu zrazkami g2, go1 = f(ne, Tt) a relativne intenzity Giar su zévislé na teplote a hustote
volnych elektronov v hmlovine. Vztah pre energiu potrebni na excitaciu v zakazanej Ciare
bude mat tvar (Gurzadyan 1997):

1 E,
E21 = C’nenp\/—TeXp (ﬁ) 3 (332)

kde C' je konstanta dana chemickym zlozenim hmloviny a E), je stredna hodnota excita¢né-
ho potencidlu. Z rovnice Statistickej rovnovahy a pravdepodobnosti jednotlivych prechodov
vyjde funk¢énd zavislost pomeru intenzit dvoch blizkych ¢iar daného prvku na elektronovej
koncentracii n. a teplote T, v tvare (Saraph a Seaton 1970):

~

()\1)N1 51"‘(11'
()\Q)N ’ 1+bl’7

(3.33)

~

kde parameter x = 10’2ne/T61/2. Koncentracia elektrénov je n. je dana v em™ a teplota

T, v K. Tato funkcia je aproximaciou, pri ktorej predpokladame 7. = 10000 K. Koeficienty
a,b vo funkeii (3.33) sa pre kazdy prvok (kyslik, sira, dusik, uhlik) sa 1i8i, rovnako sa lisi
citlivost dupletov na n. a T.. Zavislost medzi pomerom integralnych tokov zakazanych ¢iar
a elektronovou koncentraciou ukazali napriklad Seaton (1954), Osterbrock (1960), Saraph
(1974) a dalsi.

V ultrafialovom spektre planetarnych hmlovin sa vyskytuje vyrazny par emisnych
¢iar dvakrat ionizovaného uhlika CIII|, ktory sa ukazal byt dost citlivy na elektronovii kon-
centraciu n,. Emisné ¢ary s vinovymi dizkami A = 1906,68 A a A\ = 1908,73 A vznikaju z
polozakazanych prechodov medzi metastabilnymi hladinami 2s?p® P2, respektive 2s%p®P!
a zékladnym stavom 2s?1.S. Teoreticky pomer intenzit CIII] dostaneme vypoctom z rovnic
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Obrazok 3.3: Zavislost pomeru intenzit zakazanych ¢iar CIII] R=1907 A /1909 A je funkciou
elektronovej koncentracie log (n.) (Keenan et al. 1992)

pre pravdepodobnosti ziarivych prechodov a efektivneho t¢inného prierezu zrazok. Na ob-
razku (3.3) je teoreticky pomer emisnych ¢iar uhlika R = (1907 A)/1(1909 A) ako funkcia
logaritmu elektronovej koncentracie log(n.) v em™ pre elektronové teploty T, = 5000-
20000 K. Z grafu vidime, ze citlivost pomeru intenzit oboch emisnych ¢iar na elektronovu
koncentraciu je najvicsia v rozmedzi 103 cm™ < n, < 10°cm™3, ¢o odpoved4 hmlovindm
s priemernou az vy$Sou hustotou plynu (Keenan et al. 1992). Zavislost pomeru R na elek-
tronovej teplote T, je relativne slaba. Vyuzitie relativnych intenzit na stanovenie n. ma
horny aj spodny limit. V hmlovinach s nizkou hustotou s relativne intenzity rovné pome-
ru efektivnych ac¢innych prierezov zrazok, v hustych hmlovinach je pomer zakézanych ¢&iar
dany podmienkami termodynamickej rovnovihy.

3.7.2 Elektronova teplota

Pri fotoionizacii vodikovych atémov sa uvolnuju elektrony, ktoré maju kinetickd energiu
rovni rozdielu energie foténu a ionizacnej energie atébmu. VoIné elektrony si vzajomnymi
zrazkami prerozdelia svoju energiu a za idedlnych podmienok sa dostant do rovnovazne-
ho stavu. Elektronovy plyn potom mozeme charakterizovat strednou energiou a strednou
teplotou, ktoru volame elektronova teplota. Elektronova teplota 1. zavisi od povrchovej
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teploty centralnej hviezdy 7., pretoze hviezda s vyssou 7. spodsobuje aj vyssSiu strednu
energiu elektréonov. Opét predpokladame stav rovnovahy, kedy energia fotoionizécie bude
rovnd energii emitovanej rekombinaciami vodikovych iénov s volnymi elektronmi. Pokles
T. voé¢i T, by bol dany iba mnozstvom rekombinacii vodika (tzv. hydrogen cooling). V pla-
netarnych hmlovinach sa v8ak uplatiiuje ovela viac procesov, pri ktorych volné elektrény
stracaju kineticka energiu. Elektronova teplotu znizuju napriklad excita¢né zrazky s taz-
Simi prvkami, ktoré vedu k zakdzanym emisnym ¢iaram, volne-volné prechody elektronov
pri brzdnom Ziareni a nepruzné zrazky volnych elektrénov s neutralnym vodikom.

Elektronova teplota v planetarnych hmlovinich sa zvycajne urcuje z pomeru pozo-
rovanych zakazanych ¢iar vo viditelnej oblasti. Napriklad z pomeru intenzit R = (4959 A
+ 5007 A)/(4363 A) zakazanych ¢iar dvakrat ionizovaného kyslika [OI1I] alebo z pomeru
¢ar R = (6548 A + 6584 A) /(5755 A) ionizovaného dusika [NII] (Gurzadyan 1997). Elek-
tronovia teplotu je mozné uréit aj s vyuzitim ¢iar v ultrafialovej ¢asti spektra. Intenzity
rekombinan¢nych Ciar ionizovaného hélia Hell sa menia vzhladom k elektronovej teplote
a elektronovej koncentracii. Ciara A =1640 A je prvy ¢len Balmerovej série v ultrafialove]
oblasti a A =4686 A je prvy ¢len Paschenovej série hélia vo viditelnej oblasti.

Tieto ¢iary su iba ¢iastoCne citlivé na koncentraciu elektronov n., takze pri urcitej
priemernej hodnote n, moézeme urcit zavislost pomeru ¢iar R = 1640 A/4686 A na elek-
tronovej teplote (Seaton 1974). Populacia atomov (He™) sa dant hladinu n moze dostat
rekombinaciami a kaskddnymi prechodmi atémov z vyssich hladin ¢. Rovnaky pocet atomov
sa musi z danej hladiny n dostat ziarivymi prechodmi na nizsie hladiny j. Oproti ziarivym
procesom mozeme vplyv zrazkovych prechodov zanedbat. Rovnica Statistickej rovnovahy
pre atomy hélia ma tvar (Benjamin et al. 1999):

n n—1
NeNHelT a(Te) + Z niAi,n = MNn Z Anj ) (334)
i>n j<n

kde (T,) je koeficient rekombinécie podla (3.12), A, ,, ur¢uje rychlost kaskadnych precho-
dov z vysgich hladin podla (3.14) a A, je rychlost spontannej emisie.

Pre vSetky kombinacie prechodov do urcitej hladiny ¢,,,, vznikne sada rovnic a z
ich reSenia vyjda populacie atémov na jednotlivych hladinidch. Rychlost rekombinécie pre
induvidualny prechod je zavisla hlavne na teplote elektronov. Podl'a Benjamin et al. (1999)
mozeme a(T,) aproximovaf vyrazom a(7T.) = a't, kde parameter ¢t = T,/10000 K. Pre
intenzitu ¢iar Hell plati vztah (Seaton 1978):

JV = %nenHe][Oéef(V> R (335)
kde a.s(v) je efektivny rekombinaény koeficient podla vztahu (3.16). Hodnoty a.f(v) sa v
rozmedzi elektronovych kocentracii n, = 10> — 10° ecm ™ menia velmi malo. Kombinaciou
rovnic (3.34) a (3.35), so znamymi hodnotami koncentracii atémov na danych hladinach
a koeficientami pre rekombinéaciu, kaskadny a 7iarivy prechod, mozeme odvodit vztah pre
pomer intenzit dvoch ¢iar hélia Hell (Gurzadyan 1997):
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1(1640) 7. \*"
=625 —=— ] . 3.36
1(4686) ( 10000 K) (3:36)

Tento vztah plati pre priemernt hodnotu n. = 10* cm=3. Vztah pre pomer intenzit
¢iar Hell v tejto aproximacii plati najmé v hmlovinach so strednou a vysokou hustotou
latky. V riedkych hmlovinach maji rekombinanc¢né ¢iary hélia nizku intenzitu alebo sa v
spektre vobec nevyskytuja.

Obecne dava teplota elektronov urc¢ené zo pomerov spektralnych ¢iar iba piblizné vy-
sledky. V planetarnej hmlovine sa hodnoty 7. pre ¢iary roznych ibnov moézu od seba lisit.
Atomy a ibny maji rozny excitacény potencidl, rozne rozlozenie v hmlovine a ich stupen
ionizacie v zavislosti na vzdialenosti od centra je rozny. V hmlovine sa tak vytvara gradient
teploty, vo vnutornych ¢astiach hmloviny je 7, najvyssia a smerom k vonkajsim oblastiam
klesa. Gradient teploty sposobuje aj fakt, Zze rekombina¢né procesy prebiehaji v central-
nych Castiach hmloviny, zatial ¢o excitacia v zakdzanych ¢iarach prebieha vo vonkajsich
oblastiach ionizovanej obalky.
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Kapitola 4

Spektroskopia planetarnych hmlovin

Spracovanie ultrafialovych spektier planetarnych hmlovin a ich centralnych hviezd prebie-
halo v niekolkych ¢astiach. V spektrach som identifikoval niekolko vyraznych emisnych
¢iar, urcil som ich pévod a na zaklade ich intenzity som stanovil zdkladné parametre po-
pisujice podmienky v hmlovinach. Vyuzil som ultrafialové spektra z volne dostupného
archivu MAST - The Mikulski Archive for Space Telescopes. Archivne spektra povodne
nameral vesmirny teleskop International Ultraviolet Explorer (IUE), ktory bol spolo¢nym
projektom americkej NASA, eurdpskej ESA a britskej vyskumnej agentiry SERC.

Druzica IUE uskutocnila v rokoch 1978 az 1996 spektroskopické pozorovanie mnoz-
stva nebeskych objektov, medzi inymi aj planetarnych hmlovin. Spektrografy pokryvali
blizku ultrafialovi oblast v rozsahu 1150-2000 A a vzdialena ultrafialovii oblast v rozsahu
1850-3350 A. IUE poskytovala spektra s nizkym rozligenim 7,2 A/pixel alebo vysokodis-
perzné spektra s rozlisenim ~0,2 A /pixel (zdroj - MAST).

4.1 Vyber objektov

Pri vybere konkrétnych planetarnych hmlovin som hladal objekty s podobnymi morfolo-
gickymi znakmi, ale s rozdielnym tvarom spektra a zastipenim prvkov. Zaroven som pri
kazdom objekte musel prihliadat na kvalitu a dostato¢ny pocet dat. Napriek tomu, ze dru-
zica IUE poskytla systematické ultrafialové pozorovanie objektov pre nesmierne mnozstvo
uzito¢nych objavov, nie kazdé zmerané spektrum z druzice je pouziteIné pre spracovanie.
Pri vybere spektier rozhodoval najmé vysoky pomer medzi ¢iarami a pozadim, hladky
priebeh kontinua a pritomnost sledovanych ciar.

V tabulke (4.1) je uvedeny zoznam desiatich planetarnych hmlovin s pribliznou polo-
hou (stihvezdie) a struénym popisom ich tvaru a struktiry. Hmloviny IC 418 a NGC 2392
st kompaktné, malé a sféricky symetrické hmloviny, ktoré maji vo svojom centre hviezdu s
nizkou efektivnou teplotou. Vo vonkajsej obalke NGC 2392 pozorujeme dlhé a tenké vlakna
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Tabulka 4.1: Zoznam vybranych planetarnych hmlovin
Planetarna hmlovina Sthvezdie = Morfologia

IC 418 Zajac sféricky symetricka

NGC 2392 Blizenci 2 obélky, sfér. symetricka, filamenty
NGC 3242 Hydra bipolarna, 2 obalky, silné halo, FLIERS
NGC 3918 Kentaur bipolarna, 2 obalky, filamenty, halo
NGC 6572 Hadonos 2 obéalky, nepravidelny tvar

NGC 6826 Labut bipolarna, 2 obalky, silné halo, FLIERS
NGC 6853 Liska, Spiralovy typ, filamenty

NGC 7009 Vodnar 2 obalky, bipolarna, FLIERS

NGC 7027 Labut 2 obalky, nepravidelna, silné halo

NGC 7662 Andromeda 2 obalky, elipticka, filamenty

hustejsieho plynu. Na IC 418 je zaujimavé, 7e sa jedna o jasni a mladd hmlovinu s boha-
tym zastupenim ionov uhlika. Hmlovina mé symetricka a viditelne ohrani¢enu obalku so
zrnovitou Struktirou, ktord vytvaraju prave iony uhlika. IC 418 ma nizku triedu excitacie
(p = 1), takze pozostava z tenkej obalky ionizovaného plynu, ktora je obklopena ovela
vi¢sou vonkajsou oblastou neutralneho vodika (Hyung et al. 1994).

Véadsina vybranych objektov st vyvinuté bipolarne hmloviny, s dvomi viditelnymi
obalkami ionizovaného plynu a ur¢itou filamentarnou Struktdrou. Studované planetarne
hmloviny, s vynimkou IC 418, patria medzi hmloviny s vy$Sou hustotou latky a s vysSSim
stupfiom excitacie v rozmedzi p = 7 — 11. V hmlovinach NGC 3242, NGC 6826, NGC
7009 a NGC 7662 sa objavuje uzlova (zrnitd) mikrostruktira tvorena malymi oblastami
s nizko ionizovanym plynom. Na koncoch tychto bipolarnych hmlovin sa objavuja dal-
Sie emisné oblasti nizko ionizovaného plynu, tzv. FLIERS (Fast Low-Ionization Emission
Region), ktoré sa pohybuji niekolko nasobne rychlejsie ako je rychlost zvuku v okolitom
plyne. Rychlosti oboch regiénov v jednej hmlovine sii rovnaké, ale iba opa¢ne orientované,
vzhladok k osi symetrie hmloviny. Emisné ¢iary z FLIERS vykazuju vyraznej$i Dopplerov
posun ako pomalsi plyn z oblasti ionizovanej obéalky okolo FLIERS (Balick 1998). Péovod
tychto emisnych regionov nebol zatial dostatoc¢ne vysvetleny.

Hmlovina NGC 6572 patri medzi najjasnejsie planetarne hmloviny, aj ked sa jedna
o mali a kompaktni hmlovinu. Z morfologie hmloviny NGC 6572 vyplyva, Ze vnutorna
mala obalka so symetrickym prstencovym tvarom sa vyvija nezéivisle na vonkajsej pre-
tiahnutej obalke, ktora vykazuje zna¢ni nesymetriu. Vznikla tak hmlovina s obdlznikovy-
mi pretiahnutym obalkami, ale so symetrickym planetarnym halom. Planetarna hmlovina
NGC 6853, ktora svojim tvarom pripomina ¢inku, méa v sebe dva laloky Spiralovitej Struk-
tiry s nepravidelne rozlozenymi filamentami s vyssou hustotou plynu (Gurzadyan 1997).

Hmlovina NGC 7027 je jasna hmlovina s dvomi plynnymi obalkami obdlznikového
tvaru, okolo ktorych sa rozprestiera silné halo. Tato hmlovina je mlad4, mé husta a vysoko
ionizovanu obalku a vo svojom centre mé hviezdu s vysokou efektivnou teplotou. V okoli
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NGC 7027 sa nachédza rozsiahle halo, ktoré je dobre viditeIné napriklad aj v hmlovinach
NGC 3918 a NGC 6826. Planetarna hmlovina NGC 7662 patri medzi husté a vysoko
ionizované hmloviny s eliptickym tvarom obalok. Té4to jasna hmlovina ma vo svojom centre
dobre viditelna hviezdu s vysokou efektivnou teplotou. V centralnych ¢astiach hmloviny a
na okrajoch vonkajsej obalky pozorujeme jasne odliSené mensie regiony, ktoré si tvorené
hustejsim plynom.

4.2 Analyza ultrafialovych spektier

Jednotlivé ultrafialové spektra som spracovaval pomocou volne Siritelného programu Star-
link Splat-VO: A Spectral Analysis Tool (zdroj - SPLAT). Program pracuje najma graficky,
umoznuje vyhl'adavat spektra prislu$nej hmloviny z roznych satelitnych pozorovacich prog-
ramov a poskytuje nastroje na zakladni dpravu vybraného spektra vo forméte FITS. Po
zobrazeni spektra je mozné urcit inStrumentilnu intenzitu ziarenia v zavislosti na vinovej
dl7ke a dalsie parametre spektralnych ¢iar. Spektra jednotlivych hmlovin st zobrazené v
prilohe na konci prace. Z druzice IUE pochédzaji spektra zo vzdialenej UV oblasti oznace-
né podla spektrografov ako SWP (Short Wavelength Prime) a spektra z blizkej UV oblasti
s nazvom LWR (Long Wavelength Prime).

4.2.1 SPLAT-VO

Pre typické spektrum planetarnej hmloviny plati, Ze ma rovnomerne rozlozené kontinuum,
z ktorého vychadza iba niekolko spektralnych emisnych ¢iar. Spojité ziarenie tvori konti-
nuum od roéznych i6nov, tepelné brzdné ziarenie voInych elektronov, rozptyl ultrafialového
Ziarenia atomov na prachovych casticiach hmloviny a dvojfoténova emisia vodika od 1216
A (Lymann «) do 1400 A (Kwok 1999).

Pre analyzu emisnych ¢iar je nutné najprv zo spektra odcitat kontinuum. Na odcitanie
kontinua som vybral rovnomerne po celej dlzke spektra niekolko tzkych oblasti s minimal-
nou inStrumentalnou intenzitou. Vacsina spektier planetdrnych hmlovin mali kontinuum
linedrneho priebehu, niektoré s tendenciou mierneho stipania alebo klesania, ktoré som
prekladal polynomom prvého alebo druhého radu. Koeficienty polynoému spocital program
z vybranych oblasti s miniméalnym tokom energie. Hmloviny IC 418 a NGC 6826 s neline-
arnym priebehom kontinua naznacovalo, Ze ich spektra patria skor k centralnej hviezde ako
k samotnej hmlovine. Tieto spektrda som rozdelil na viac ¢asti, normoval ich a prekladal
kontinuum a7 v novom umelom spektre.

Na prekladanie profilu emisnych ¢iar sa najCastejSie vyuziva jedna z troch tvarovo
podobnych funkci. Gaussova funkcia dobre popisuje menej rozsirené jadro ¢iary, Lorentzova
funkcia vhodne opisuje kridla ¢iary a Voigtova funkcia, ktoré je konvoliciou prvych dvoch
funkcii, sa pouziva sa najmé pre chladné hviezdy. Emisné ¢iary v spektrach planetarnych
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hmlovin maja uzky profil a st takmer bez kridel, takze ich najlepsie popisovala Gaussova
funkcia, ktora je v programe SPLAT definovana predpisom:

~(z-C)°

202

f(r) = Aexp : (4.1)

kde A je vyska profilu, r je vzdialenost od stredu ¢iary C' a o je Gaussov parameter sigma,
ktory urcuje Sirku profilu. Z fitu v programe SPLAT je mozné urc¢it vysku Gaussovho
profilu (Peak) s prislusnou vlnovou dizkou (Centre), dalej Gaussov parameter sigma, t.j.
rozsah vlnovych dizok pre Sirku ¢iary (Width), plnt &irku profilu v polovitnom maxime
(FWHM), celkovy tok energie dany integraciou intenzity v Gaussovom profile (Flux) a
strednt kvadratickd odchylku medzi Gaussovou funkciou a profilom ¢iary (RMS).

4.2.2 Identifikidcia prvkov

Zastupenie prvkov v planetarnych hmlovinach a zlozenie ich spektra je relativne stabilné,
zatial Co spektralne Ciary sa mozu vyrazne liSit v kazdom jednom spektre kazdej jednej
hmloviny. Intezity ¢iar s rozne v zavislosti na stupni ionizécie zriedeného plynu v hmlovi-
ne. Spektrd mozu byt ovplyvnené aj medzihviezdnou extinkciou, pripadne silnou emisiou
geokorony, riedkej obalky netralneho vodika v okoli Zeme. Tvar spektier sa moze menit
aj podla nasmerovania Strbiny spektrografu na urcita ¢ast hmloviny alebo jej centralnu
hviezdu.

V tabulke (4.2) je uvedeny zoznam emisnych ¢iar, ktoré som nasiel v spektrach plane-
tarnych hmlovin a identifikoval podla Kwok (1999) a Barker (1983). Vo vsetkych spetrach
sa vyskytovala rekombinanc¢na ¢iara vodika Lyman «, ktora vSak je komtaminovana Ziare-
nim rekombinanc¢nych vodikovych ¢iar z geokordny.

Vo vzdialenej aj blizkej ultrafialovej oblasti sa mnohé ¢iary tazsich prvkov ukézali
ako dublety. V spektrach sa vyskytovali mnohé ¢iary uhlika, konkrétne rezonan¢ny dublet
trikrat ionizovaného uhlika C IV s vlnovymi dlzkami 1548 A a 1550 A, polozakazany dublet
CITI| na 1907 A a 1909 A, pripadne subor piatich blizkych ¢iar uhlika CII v rozmedzi 2324
A az 2329 A. Dublety dusika N V (1240 A) a uhlika C IV (1550 A) v spektre hmlovin IC
418, NGC 6572 a NGC 6826 vykazovali P Cygni profil. V blizkom ultrafialovom spektre
dominovali aj dovolené prechody dvakrat ionizovaného kyslika, najvyraznejsie na 3047 A a
3133 A. Tieto &ary boli pozorované vo vietkych hmlovinach, najvyssiu intenzitu mali vo
vysoko ionizovanych hmlovinich NGC 7027 a NGC 3918.

V spektrach som nasiel rekombinané¢né ¢iary ionizovaného hélia spésobené fluorescen-
ciou, s vlnovymi dlzkami 1640 A a 3203 A. Su to prvé ¢iary Balmerovej, resp. Paschenovej
série hélia. Intenzita rekombinanénej Giary He TT (1640 A) bola najvyssia v hmlovinach s
vysokou triedou excitacie (NGC 7009, NGC 7662, NGC 3242). V hmlovinach NGC 6826
a NGC 6572 bola ¢iara He II velmi slaba a v IC 418 (p = 1) sa nevyskytovala vobec.
Intenzita polozakazaného prechodu dubletu uhlika na 1907 A a 1909 A bola vzdy vysoké,
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v hmlovinach s vysokou triedou excitécie proovnatelna, pripadne vyssia ako intenzita 1640
Hell.

V tabulke (4.2) su uvedené iba najvyraznejsie a najCastejSie pozorované iary. V
blizkosti ¢ar ionu CII moze este ziarit zakazany dublet kyslika OIII na vlnovych dizkach
2321 A a 2321 A, ktory je pozorovany skor v slabo a stredne ionizovanych hmlovinach. Vo
hmlovinéch sa ojedinele objavil este zakdazany dublet hor¢ika Mg IT na 1797/1803 A a dublet
kremika 1394,/1403 A. Zaujimavé je, 7e pritomnost Gar hor¢ika Mg IT nie je podmienena
triedou excitacie hmloviny, pretoze sa nachidzal aj v nizko excitovanej hmlovine 1C 418
(p=1) aj vo vysoko excitovanej NGC 7027 (p=11).

Tabulka 4.2: Detekované emisné ¢iary v spektrach planetarnych hmlovin

A [A] I6n Typ ciary [A] I6n Typ ciary
1216 HI Lyman « 1750 N II]|

1239/1243 NV  dublet, P Cygni 1907/1909  CIII]  dublet
1397-1407 O IV] 4 blizke ciary 2324 - 2329 CIj 5 blizkych ¢iar
1483/1487 N IV] dublet 2423/2425  [Ne IV| dublet
1558/1550 C IV dublet, P Cygni 3047 O III

1640 He II Balmer « 3133 O III

1664 O 117 3203 He II Paschen o

4.2.3 Mezihviezdna extinkcia

Ultrafialové ziarenie prichadzajuce z planetarnej hmloviny sa zoslabuje vplyvom silnej ab-
sorpcie v medzihviezdnej latke. Absorpcia Ziarenia (medzihviezdna extinkcia) sa v spektre
prejavi ubytkom intenzity emisnych ¢iar. Zoslabenie ziarenia zavisi na vzdialenosti plane-
tarnej hmloviny a na mnozstve medzihviezdneho prachu a plynu na drdhe medzi hmlovinou
a pozorovatelom.

Pri analyze ultrafialovych spektier som vSetky pozorované emisné ¢iary opravil pomo-
cou extink¢nej funkcie f(\). Na obrazku (4.1) je krivka f(\), ktora charakterizuje absorpciu
ZFlarenia v zavislosti na vilnovej dlzke v rozsahu 5000 A az 1000 A, s lokdlnym maximom na
2200 A. Extinkéna funkcia f()\) je pre vietky planetarne hmloviny rovnaka a ziskava sa z
fotometrickych pozorovani hviezd v roznych oblastiach spektra. Hodnoty f(A) som prevzal
z Gurzadyan (1997). Extink¢na funkcia f()) je definovana tak, ze pre ¢iaru HB je f(A) = 0
a smerom k niz§im vlnovym dlzkam funkcia rastie.

Absolutnu intenzitu vybranej ¢iary I(\) opraventi o medzihviezdnu extinkciu dosta-
neme pomocou nasledujiceho vztahu (Seaton 1979):

I(\) = F(\) x 1060+ (4.2)

kde F'()\) je pozorovand intenzita emisnej Giary a C je logaritmus extinkéného koeficientu,
ktory v sebe zahriiuje integralny ti¢inok medzihviezdnej extinkcie v zavislosti na vzdialenos-
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Obrazok 4.1: Extinkéné funkcia f(\) pre ultrafialovy obor spektra, hodnoty prevzaté z
Gurzadyan (1997)

ti planetarnej hmloviny od pozorovatela. Hodnoty C' je moZné ur¢it viacerymi metodami,
napriklad porovnanim pozorovaného spektralneho toku ziarenia F'(H[3) s teoreticky spoci-
tanou intenzitou I(H () podla vzfahu:

I(Hp)

Hodnoty extink¢éného koeficientu C' pre vybrané planetarne hmloviny som ziskal z
Cahn et al. (1992) a st uvedené v tabulke (4.3). Ziarenie z planetarnej hmloviny NGC
7027 podlieha najvicsej absorpcii, pretoze v tesnom okoli aj hmloviny aj v medzihviezdnom
priestore sa nachadza velké mnoZstvo prachu, ktory vyrazne znizuje jasnost hmloviny aj
centralnej hviezdy.

V tabulke (4.3) st uvedené intenzity vybranych emisnych ¢ar, ktoré som ziskal fito-
vanim spektier, opravené o medzihviezdnu extinkciu pre dané hmloviny. Spektralne ¢iary
sa zvytajne udavaju v normalizovanom tvare, teda v pomere k ¢iare HG s A = 4681 A, kde
absolutna intenzita F(Hf3) = 1.
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Tabulka 4.3: Intenzity vybranych spektralnych ¢iar opravené o medzihviezdnu extinkciu.
Hodnoty su vyjadrené relativne k intenzite ¢iary F(H3) = 1

Planetarna C CIV Hell OII CIO cCI Ol
hmlovina 1550 A 1640 A 1664 A 1664 A 2327 A 3133 A
IC 418 0,34 0,19 - - 0,34 0,73 -
NGC 2392 0,15 0,22 0,59 0,16 0,49 0,07 0,04
NGC 3242 0,17 0,08 0,31 0,05 0,51 0,01 0,01
NGC 3918 0,40 2,69 2,02 0,27 3,38 0,42 0,61
NGC 6572 0,48 0,19 0,11 0,10 1,16 0,38 0,04
NGC 6826 0,05 0,47 - 0,01 0,30 0,01 -
NGC 6853 0,04 0,04 0,08 - 0,04 0,01 -
NGC 7009 0,17 0,14 0,43 0,04 0,24 - 0,19
NGC 7027 1,38 8,08 2,25 1,16 1,65 1,21 0,48
NGC 7662 0,20 1,46 0,84 0,01 0,95 0,01 0,04

4.3 Elektronova koncentracia

Pozorované intenzity emisnych ¢iar uhlika CIII| opravené o medzihviezdnu extinkciu som
porovnal s teoreticky spocitanym pomerom R = F(1907 A)/F (1909 A) a urcil hodnoty
elektronovej koncentracie log (n.) pre vybrané planetarne hmloviny. Emisné ¢iary dupletov
st lokalizované velmi blizko seba, vlnové dizky sa lisili niekolko A, takZe na ich rozliSenie su
potrebné spektra s vysokym rozliSenim. Vyuzil som vysokodisperzné spektra planetarnych
hmlovin s rozliSenim 0,2 A, ktoré namerala druzica IUE.

Tieto spektra mali maly dynamicky rozsah a tak sa stavalo, ze ¢iary CIII| boli v nie-
ktorych spektrach saturované. Maximum ¢iary malo vtedy hranaty peak, ktory ukazoval
na prilis silny (preteceny) signal. Tieto data som vyradil, pokial som mal k danej hmlovine
dostatok kvalitnych spektier. V pripade hmlovin NGC 3242 a NGC 6826 som pouzil aj
spektra so saturovanym profilom ¢iar CIII|. Okrem toho sa vo v8etkych spektrach nacha-
dzalo mnoZstvo bodov s nezmyselnou hodnotou (-1), ktoré ob¢as pripadli prave na emisni
¢laru. Tieto spektra boli nepouzitelné, pretoze profil ¢ary bol poskodeny. VSetky spektra
v ASCII forméate som opravil pomocou jednoduchého programu, ktory priradil kazdej (-1)
nulovi hodnotu (0) a previedol spektra na format FITS spolu s prislusnymi datami v hla-
vicke. V tabulke (4.4) je pri kazdej hmlovine uvedeny pocet vhodnych spektier oznacenych
¢islom n. Napriklad pri NGC 6853 boli k dispozicii iba dve namerané spektra s vysokym
rozliSenim.

Obrazok 4.3 ukazuje detailny tvar ¢iarovych profilov uhlikového dupletu CIII| pre
Styri vybrané planetdrne hmloviny. Kazda hmlovina mé rozdielny pomer medzi intenzitami
¢iar, ¢o naznacuje rozdielnu elektronovi koncentraciu. V pripade NGC 2392 boli v profiloch
emisnych Ciar rozdelené maximéa a ¢iary boli vyrazne rozsirené Dopplerovym efektom, ¢o
vypoved4 o expanzii hmloviny. Pri NGC 7027 je intenzita ¢iary 1907 A mensia ako 1909 A,
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¢o naznacuje vysoku hustotu volnych elektronov v hmlovine. U jednotlivych hmlovin sa
pomer integralnych tokov pohyboval od R = 0,6 (NGC 7027) az po R = 1,6 (NGC 2392).
Intenzita uhlikovych &ar sa pohybovala radovo F(A) ~ 107 — 10~ "erg/cm® /s, ¢ bolo
priblizne o dva rady vysSie oproti Ziareniu v kontinuu.

Podla grafu 3.3 vidime, 7e pomer uhlikovych ¢iar ¢iasto¢ne zavisi od elektrénovej
teploty T.. Hodnoty T, pre jednotlivé hmloviny som prevzal z Gurzadyan (1997), pohybo-
vali sa v tizkom rozmedzi 7, = 11000-13000 K s vynimkou kompaktnej eliptickej hmloviny
IC 418 s T, = 9000 K. V tabulke (4.4) st uvedené priemerné hodnoty pre pomer intenzit
emisnych ¢iar R = F(1907 A)/F (1909 A), ktoré som ziskal fitovanim spektier a logaritmus
elektronovej koncentrécie log (n.), ktory som uréil pomocou grafu (4.3). Profily emisnych
¢iar neboli celkom symetrické, ale pri prelozeni Gaussovou krivkou vychadzali relativne
neistoty fitov do 10%. Kedze bolo dostupnych viacero spektier, neistoty elektronovej kon-
centracie v tabulke boli urcené Statisticky podla zakona Sirenia chyb.

Hustotu elektronov je mozné vypocitat z viacerych dupletov, ale najcastejsSie sa urcuje
z pomeru zakazanych Gar kyslika [OTT] (3729 A /3726 A). Intenzity dupletu [OT1] st menej
citlivé na elektronovi teplotu 7,. Krivky zavislosti R = F'(3729 )/F (1909 ) ~ log (n.) su
pre rozne teploty T, = 10000 K a 7, = 20 000 K takmer totozné.

2E'11 T T T T T [ T T T T
NGC 2392 NGC 6572
BE-11
1E-11
3E-11
1E-11 b
= 0
o 5E-12 0
~
& . . . . . . . A .
2} 1906 1907 1908 1909 1910 1906 1907 1908 1909
o8 . . : , 9E-11 : ; : ;
5}
= oeqq} NGC 7027 - NGC 7662
™
o)
= BE-11 |
1E-11}
3E-11F
0 0
19I06 19'07 1 QIOS 1 9'09 . 1908 1907 1908 1908
AfA]

Obrazok 4.2: Profily emisnych ¢iar uhlika CIII| (1907 A, 1909 A) Styroch planetarnych
hmlovin zo spektier nameranych druzicou IUE. Rozne pomery intenzit naznacuji odlisni
koncentraciu volnych elektronov v hmlovinach.
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Dalsie vyrazné zakazané Giary vo viditelnom spektre tvori ¢erveny duplet ionizovanej
siry [SII] s vInovymi dlzkami 6731 A a 6717 A. Moje hodnoty log (n.) z ¢ar CIII| si v
dobrej zhode s koncentraciami z dupletov |O II] publikovanymi v Aller et al. (1980) a [SII|
v Gurzadyan (1997), ktoré st v tabulke (4.4) v poslednych dvoch stipcoch.

Rozdiely v hodnotach st sposobené tym, ze kazdy prvok zavisi inym spdsobom na
koncetracii a inak na teplote elektronov, ¢o sa prejavi aj na vyslednych hodnotach. V pripa-
de NGC 6853 som z ¢iar uhlika CIII| spocital log (n./1 cm™?) = 4, 08, ¢o vobec neodpoveda
koncetracii uréenej podla ¢iar kyslika log (n./1 cm™3) = 0, 28. Rozdiely v hodnotach aj pri
ostatnych hmlovinach mohli byt spésobené nedostatkom dat, pripadne tym, Zze pri odvo-
deni zavislosti R = log (n./1 cm™3) sa pouzili viaceré aproximacie, ktoré neodpovedaji
skutoc¢nosti.

Podl'a tabulky (4.4) sa koncentracia elektronov v planetarnych hmlovinach pohybuje
radovo v rozmedzi 10° — 10°cm 3. Planetarne hmloviny mézem rozdelit podla teoretickej
hranice 10* cm ™ na skupinu hmlovin s nizkou koncentraciou elektrénov a na hmloviny s
velkym mnozstvom volnych elektréonov:

nizka n. 3000 — 10000 cm—3 IC 148, NGC 3242, NGC 3918, NGC
6826, NGC 7009, NGC 7662

vysokd n, 10000 — 50000 cm 3 NGC 6572, NGC 6853, NGC 7027

Vysoka koncentracia volnych elektronov v planetarnych hmlovinach NGC 7027 a NGC 6826
ne ~ 40000 cm™3 pochadza pravdepodobne z latky s vysokou hustotou, ktord je ionizo-
vand ziarenim z hviezdy s vysokou efektivnou teplotou. Stanovenie n. z pomeru intenzit
uhlikovych ¢iar sa ukazalo ako dobra metoda, avsak v niektorych pripadoch nemusi viest
k zodpovedajicemu vysledku.

Hustota elektrénov v hmlovine NGC 2392 podla mojich vysledkov odpovedé rado-
vo ne ~ 10 em™3, ¢o je prilis nizka hodnota, kedZe koncentraciu samotného vodika v
hmlovinach odhadujeme na minimalne 10® cm™ (Kwok 1999). V hmlovine NGC 2392 je
pomer intenzit B = F(1907 A)/F(1909 A) prilis vysoky. Podla grafu 3.3 vidime, 7e
log (ne/1 cm™3) m4 pri pomeroch ¢iar R > 1,4 kongtantny priebeh, ktory je nezavisly od
pomeru intenzit ¢iar uhlika.
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Tabulka 4.4: Logaritmus elektréonovej koncentracie log(n.) z relativnych intenzit R emis-
nych ¢iar uhlika CIII| v porovnani s hodnotami zo zakazanych dubletov [OII] a [SII]

log(n.)

Planetarna hmlovina n  R([;/Is) C III] [O I1],|O I1]  [S II]
IC 418 12 1,18 £ 0,09 3,88 £ 0,16 4,27 0,89
NGC 2392 7 1,56+ 0,13 2,23 + 0,12 5,62 1,12
NGC 3242 3 1,37 +£0,14 3,68 £ 0,11 3,90 3,98
NGC 3918 10 1,39 £ 0,09 3,66 = 0,13 2,82 3,16
NGC 6572 5 1,02 40,10 4,32 + 0,20 4,14 2,82
NGC 6826 4 1,29 £0,08 3,72 £ 0,08 2,0 3,99
NGC 6853 2 1,6 £0,08 4,08 £0,10 0,28 -

NGC 7009 7 1,3+0,16 3,46 £ 0,20 3,88 2,0
NGC 7027 6 0624007 4,72+ 0,07 4,30 10,0
NGC 7662 6 1,35 £ 0,07 3,51 £ 0,07 3,16 4,47

4.4 Elektréonova teplota

Elektronova teplota sa obecne urcuje z pomeru intenzit emisnych ¢iar optickej ¢asti spektra.
Teplotu elektrénov vsak mozeme stanovit aj pomocou Ciar pochédzajicich z ultrafialovej
oblasti. Emisna iara ionizovaného hélia He I s A = 1640 A je vyrazna ¢iara rekombinacné-
ho charakteru, ktora je v ultrafialovych spektrach hmlovin dobre pozorovatelna. Rovnica
(3.36) ukazuje zavislost pomeru intenzit héliovych Giar R — 1640 A /4686 A na elektronovej
teplote T,. Vztah prepiSseme do logaritmického tvaru:

log R — 0,036

log T, —
08 0,19

(4.4)

Hodnoty spektralneho toku v ¢are He II (1640 A) sa pohybovali pre jednotlivé hmlo-
viny radovo 10712 — 107! erg/cm?/s7!. V tabulke (4.3) st uvedené hodnoty absoltitnych
intenzit ¢iary He IT (1640 A) opravené o medzihviezdnu extinkciu. V spektrach planetér-
nych hmlovin IC 418 a NGC 6826 nebola tato ¢iara takmer pozorovatelné, intenzita ¢iary
splyvala so ziarenim v kontinuu, takZe pre tieto hmloviny nebolo mozné urcit teplotu elek-
tronov. V tabulke (4.5) sii uvedené absolitne intenzity rekobinacnej ¢iary He II (4686 A)
z optickej oblasti a referencie na ¢lanky, z ktorych som ich prevzal.

Pomer R — I(1640 A)/I(4686 A) povodne vychadzal ovela nizsi. Dovodom bola syste-
matickd chyba, ktord vyplyva z nasledujiceho problému. Intenzity emisnych ¢iar zvycajne
vyjadrujeme relativne v pomere ku ¢are HB s vinovou dlzkou A\ = 4861 A. V pripa-
de dvakrat ionizovaného hélia pochadza emisna ¢iara A = 1640 A z ultrafialovej oblasti a
X = 4686 A z optickej oblasti. Tieto ¢ary sa principidlne nedaji pozorovat rovnakym spek-
trografom, takze spektra z ultrafialovej a optickej oblasti sa buda od seba lisit skalovanim
intenzity.
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Tabulka 4.5: Intenzity ¢iary He II F(4686 A) v pomere ku FH{ prevzaté z literatiry.
Faktor k£ urcuje skdlovanie medzi intezitami ¢iar v ultrafialovom a optickom spektre

Planetarna hmlovina I (4686 A) k Referencie

IC 418 -

NGC 2392 34,8 7,1 Barker 1991

NGC 3242 30,3 7,5 Barker 1985

NGC 3918 41,7 6,5 Ercolano et al. 2003
NGC 6572 35,3 8,0 Feibelman et al. 1992
NGC 6826 -

NGC 6853 38,1 6,5 Barker 1985

NGC 7009 15,5 6,3 Barker 1983

NGC 7027 47,8 4,2 Zhang et al. 2005
NGC 7662 73,4 7,0 Barker 1986

Ak chceme emisnu ¢iaru pozorovaniu druzicou IUE porovnavat s ¢iarou ziskanou po-
mocou optického teleskopu, musime intenzitu ultrafialovej ¢iary vynasobit ur¢itym skalo-
vacim faktorom. Jednou z metod, ako ziskat skalovaci faktor k, je porovnanie absolitnych
spektralnych tokov s ich teoretickou hodnotou. Pri elektronovej teplote 7. = 1000 K je
teoreticky pomer medzi ¢iarami hélia 1(1640) = 6,25 1(4686). Pomocou tohto vztahu sa
opravi intenzita ¢ary 1640 A a podla nej sa normalizuji vetky ostatné ultrafialové ¢ary
(Seaton 1974).

KedZe som rekombinanc¢né ¢iary hélia pouzival na urcenie T,, Skdlovanie ultrafialo-
vého spektra na troven optického spektra som realizoval pomocou ostatnych vyraznych
ultrafialovych ¢iar. Intenzity zmeranych ¢iar uhlika CIV, CIII] a kyslika OII, OIII som po-
rovnaval s hodnotami pozorovanych intenzit ¢iar v ¢lankoch, ktoré obsahovali ¢iary z UV
aj viditeInej oblasti a ur¢il som gkalovaci faktor, ktory odpoveda ¢iare hélia 1640 A. Pozo-
rované intenzity ultrafialovych ¢iar v ¢lankoch boli opravené o medzihviezdnu extinkciu a
naskalované na intenzity optického spektra prave podla Seaton (1970).

V tabulke (4.5) je uvedena intenzita optickej ¢iary hélia (4686 A) v normalizovanom
tvare ku H (3 prebrana zo spominanych ¢lankov a priemerna hodnota skalovacieho faktoru k
pre kazdu planetarnu hmlovinu. V spektrach hmlovin IC 418 a NGC 6826 sa rekombinanc¢nu
¢iaru He II A\1640 nepodarilo identifikovat, takZze nebolo mozné urcit elektronova teplotu.
Pre kazdi hmlovinu som mal k dispozicii vic¢sie mnozstvo spektier, z ktorych som urcoval
intenzitu ¢iary He II 1640 A.
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Obrazok 4.3: Rozptyl hodnot elektronovej teploty 7. Cierne body spolu s fitom oznac¢uju
T. urcenti z pomeru ¢iar hélia He I, v porovnani s teplotami 7, (biele kruzky) ziskanymi
z ibnov O?*, N+, S*>T prevzatych z ¢lankov v tabulke (4.5)

Tabulka 4.6: Hodnoty elektronovej teploty 7, z pomeru ¢ar hélia He II a efektivnej teploty
T, centralnych hviezd planetdarnych hmlovin z “Pauldrach (2004) a *Kastner (2012)

Planetarna hmlovina 7, T,

IC 418 39 000* -

NGC 2392 40 000 13 500 + 1 300
NGC 3242 89 000° 11 200 %+ 900
NGC 3918 140 000 16 800 + 800
NGC 6572 63 000° 12 200 £+ 1 100
NGC 6826 50 000® -

NGC 6853 144 000° 12 900 £ 1 000
NGC 7009 219 000° 12 300 + 1 300
NGC 7027 89 000° 13 000 + 1 200
NGC 7662 111 000° 11 500 + 1 200
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Z pomeru rekombinané¢nych ¢ar hélia som podla vztahu (4.4) uréil 7,. Po odfiltrovani
bodov s prili§ vysokymi alebo nizkymi hodnotami som dostal priblizne desat hodnot, z
ktorych som ur¢il vyslednu elektronovi teplotu. Na obrazku (4.3) st grafy s jednotlivymi
teplotami pre kazda planetarnu hmlovinu. Cierne body oznacuju elektronové teploty urcené
7 pomeru intenzit ¢iar hélia, biele krizky st hodnoty 7. podla iénov O?T, N*, S?*  ktoré
som prevzal z ¢lankov uvedenych v tabulke (4.5). Vodorovna ¢iara ukazuje priemerni
hodnotu teploty.

Rozptyl hodnét 7. v grafoch je pomerne vysoky, pretoze intenzity ¢iary hélia sa
v kazdom spektre lisili. V pripade hmlovin NGC 3918 a NGC 6853 st vSetky hodnoty
elektronovej teploty vyssie ako hodnoty 7, v literatire, ¢o ukazuje na systematicka chybu
sposobent pribliznym skalovanim intenzit ultrafialovych ¢iar. V zavislosti na tvare spektra
sa hodnoty T, uréené z pomeru spektralnych ¢iar 1isili aj o niekolko tisic K. Vysledné
elektronové teploty pre jednotlivé planetarne hmloviny sa v tabulke (4.6). Neistoty 7. boli
urc¢ené Statisticky podla zakona Sirenia chyb.

Z tabulky (4.6) je vidiet, ze teplota elektronov sa pohybuje v rozmedzi 11000~17000
K, zatial ¢o efektivne teploty centralnych hviezd sa pohybuja v Sirokej Skile od 40 000 K
do 220 000 K. Teploty elektronov v hmlovina NGC 2392 s nizSou 7% centrilnej hviezdy
maé priblizne rovnaku elektronovi teplotu ako NGC 7009 s centralnou hviezdou s velmi
vysokou 7.

4.5 Stupen ionizacie

Sahova ioniza¢na rovnica aplikované pre podmienky v planetarnych hmlovinich ukazuje,
najméi v pripade vodika, vplyv ziarenia z centralnej hviezdy na riedky plyn hmloviny. Stu-
pen ionizacie atomov je funkciou elektréonovej teploty, efektivnej teploty centralnej hviez-
dy, vzdialenosti od hviezdy a hustoty volnych elektronov z(T,, Ty, ne,r). Ak ozna¢ime ny
ako celkovi koncentriciu atémov vodika, ngy; hustotu netralneho vodika a ny;; hustotu
ionizovaného vodika, tak pre celkovi kocentraciu atémov vodika plati ngy = ngr + ngyy.
Stupen ionizacie x oznacuje pomer ionizovaného vodika k celkovému poc¢tu atomov vodika
x =ngr/(Mar +narr).

Z upravenej Sahovej rovnice (3.27) som vyjadril stupei ionizacie vodika, pretoze v
planetarnej hmlovine podliehaji fotoionizécii predovSetkym atomy vodika. VSetky vybrané
hmloviny st v pokrocilom stadiu vyvoja, takze som predpokladal, Zze plyn v hmlovine je
vysoko ionizovany. Ioniza¢ny potencial pre vodik v zdkladnom stave je hv = 13,6 eV.
Pomer parti¢nych funkcii pre vodik je radovo jednotkovy U;y1/U; ~ 1. Vybrané planetarne
hmloviny sa podla hodnét v tabulke (4.8) nachadzaju vo vzdialenosti 0,4-1,8 kpc, takze
faktor zriedenia W urceny podla vztahu (3.25) vychéadzal extrémne maly. Faktor zriedenia
W bol pre vietky planetarnej hmloviny rovny radovo W ~ 10712, Za tychto predpokladov
som previedol rovnicu (3.27) do logaritmického tvaru:
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Tabulka 4.7: Stupen ionizacie vodika v planetarnych hmlovinach. Efektivne teploty T,
centralnych hviezd planetdrnych hmlovin sii prevzaté z “Pauldrach (2004) a *Kastner (2012)

Planetarna hmlovina T, [K] 7. [K] log (”iﬂ) nit1

ng ng

IC 418 9000  39000* 4,52 3 x10*
NGC 2392 13000 40000* 6,31 2 %108
NGC 3242 11000  89000° 6,05 1 x10°
NGC 3918 12000  140000* 6,67 5 x10°
NGC 6572 11000  63000° 4,87 7 x10*
NGC 6826 12000 50000* 5,03 1 x10°
NGC 6853 11000 144000 6,15 1 x106
NGC 7027 13000 219000 7,68 5 x107
NGC 7009 13000  89000* 5,20 2 x10°
NGC 7662 11000 111000* 6,41 2 x10°

5040 hv

*

i I
log (n“) = log W —logn. + 0,5log (T) +21,68 4 1,5log T’ —
n

7 *

(4.5)

V tabulke (4.7) st uvedené teploty elektronov a centralnych hviezd pre kazda hmlo-
vinu, logaritmus pomeru ionizovaného a neutralneho vodika log (ngy;r/ng) a vysledny
stupen ionizacie vodika v planetarnych hmlovinach v tvare nyr;/ngr. Hodnoty T, som zis-
kal z priemeru mojich vysledkov a z elektronovych teplot uvedenych v Gurzadyan (1997)
a ¢lankov v tabulke (4.5). V pripade IC 418 a NGC 6826 moje hodnoty 7, chybali. Vo
vSetkych planetarnych hmlovinich sa nachadza vodik s vysokym stuphom ionizacie.

V hmlovine NGC 7027 je pomer medzi ionizovanym a neutralnym vodikom najvyssi,
radovo 107. Atomy vodika st v hmlovinich vysoko ionizované, pretoze takmer vietko Zia-
renie z centralnej hviezdy v ultrafialovej oblasti je zachytené plynom v hmlovine. [oniza¢ny
pomer je nepriamo timerny koncentracii volnych elektrénov, ¢o znamené, ze ¢im nizsia bu-
de koncentrécia ne, tym vyssi bude pomer ionizovanych atémov ng;/nyg;. Stupei ionizacie
vodika je vysoky, pretoZze hustota volnych elektronov v hmlovinach je pod troviiou, kedy
by pocetné rekombinéacie a zrazky s volnymi elektronmi znizovali koncentraciu vodikovych
ibnov.

4.6 Odhad ionizovanej hmoty

Ak pozname zékladné fyzikdlne parametre podmienky v planetdrne hmlovine, mo-
7zeme pomocou jednoduchej uvahy odhadnut mnozZstvo ionizovanej hmoty v planetarnej
hmlovine a zo zistenych hodnot elektronovej teploty a elektronovej koncentracie mozeme
odvodif vztah pre ionizovani hmotu v zavislosti na polomere plynnej obalky. V planetarne;
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hmlovine s vysokym zastipenim vodika bude vSetok tento vodik ionizovany ziarenim z cen-
tralnej hviezdy. Mézeme predpokladat, ze pocet ionizovanych atémov vodika za jednotku
¢asu sa rovna po¢tu uvolnenych elektréonov ngy;; = n.. V hmlovine v rovnovaznom stave
potom odpoveda mnozstvo ionizacii za jednotku ¢asu rovnakému poctu rekombinécii.

Celkovy tok ziarenia F'(H [3) v rekombina¢nej ¢iare vodika vo vzdialenosti D hmloviny
od pozorovatela je dany rovnicou 3.17. Tok Zziarenia F'(H[3) zavisi od faktoru zaplnenia
€, ktory urcuje aka velkua ¢ast celkovej hmoty hmloviny tvori ionizovana latka. V sféricky
symetrickej hmlovine s polomerom R plati pre ionizovani hmotu nasledujica zavislost
(Pottasch 1980):

M; ~ RPn,ep, (4.6)

kde n, koncentracia ionov vodika a p = (1 4 4y) je stredné atomova hmotnost v pomere
k atomu vodika. Koeficient rekombinécie vodika az(7.), ktory sa vyskytuje v rovnici pre
spektralny tok F'(Hf) je zavisly na elektronovej teplote T, podla vztahu (Boffi 1994):

ag(T,) = 9,69 x 1077 em? s~ (4.7)

Spojenim rovnic pre F'(Hf) a ag(1,) mozeme vyjadrit vztah pre ionizovani hmotu plane-
tarnej hmloviny v tvare (Pottasch 1980):

D? Fyy 1055
M; = 11,06 —22— M, (4.8)

Ne

-1

kde vzdialenostD je v kpc, Fp v jednotkdch 10~ erg cm™?s7!, n, je koncentracia eletronov

a parameter t = T,/10000 K.

V tabulke (4.8) st uvedené vysledné hmoty ionizovanych obalok hmlovin M;. Pozil
som priemerné hodnoty elektronovej teploty a elektrénovej koncentracie, ktoré si uvedené
v tabulke 4.7. Intenzity ¢iary F(H[) z optickej oblasti spektra som prevzal z Phillips
(2004). Vzdialenosti hmlovin s prevzaté z Cahn a Kaler (1992). Najhmotnej$iu obalku
ionizovaného plynu z vybranych hmlovin ma NGC 3918 s M; = 0,12M,. Presnost urcenia
M; zéavisi vo velkej miere na presnom stanoveni vzdialenosti jednotlivych planetarnych
hmlovin a presnom fotometrickom merani spektralneho toku F(H3) = 4681 A. Vzdialenosti
hmlovin sa ur¢uji nepriamymi astrofyzikdlnymi met6dami, napriklad z uhlového rozsirenia
rozpinajucej sa hmloviny, z Balmerovho skoku, pomocou medzihviezdnej extikcie alebo
Statistickymi zo vztahov medzi teplotou a polomerom hmloviny atd. Jednotlivé metody
davaju vyrazne odlisné vysledky, takze presné urcenie vzdialenosti planetarnych hmlovin
je stéale problémom (Gurzadyan 1997).

Celkova hmota planetarnych hmlovin sa v priemere odhaduje na 0,2 Mg (Kwok
1999). V pripade hmlovin, ktoré som sa venoval v tejto praci, sa ich ionizovand hmota
pohybovala v rozmedzi 0,01 Mq) az 0,12 M), ¢o naznacuje, Ze ionizované ¢ast planetarnej
hmloviny moé7e tvorit desatinu az polovicu hmotnosti cele hmloviny. Zatial ¢o sa hodnota
celkovej hmoty u jednotlivych hmlovin vyrazne nelisi, hmota ionizovanej obalky sa podla
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Tabulka 4.8: Odhad ionizovanej hmoty M; planetarnych hmlovin. Intenzity ¢iary F(Hf) v
jednotkach ergecm™2s! st prevzaté z Phillips (2004) a Cahn a Kaler (1992), vzdialenosti
hmlovin st prevzaté z Cahn a Kaler (1992)

Planetarna hmlovina D [kpe| F(Hp) Mi [Mg)]

IC 418 1,1 2,70 E-10 0,04
NGC 2392 1,28 3,80 E-11 0,03
NGC 3242 1,00 1,62 E-10 0,04
NGC 3918 1,19 9,12 E-11 0,12
NGC 6572 1,02 1,51 B-10 0,01
NGC 6826 1,30 1,10 E-10 0,07
NGC 6853 0,38 3,47 E-10 0,02
NGC 7009 0,60 7,56 E-10 0,06
NGC 7027 0,89 1,58 E-10 0,01
NGC 7662 1,26 1,02 E-10 0,06

Pottasch (1980) moze vyrazne menit. Medzi hmotou M; a polomerom R; ionizovanej obalky
hmloviny existuje empiricky vztah:

pricom exponent [ sa podla doterajsich pozorovani planetarnych hmlovin v nagej Galaxii a
Magellanovych mra¢nach meni od 1 po 5/3 (Kwok 1999). Vztah medzi hmotou a polomerom
ionizovanej obalky sa meni aj v priebehu vyvoja hmloviny. Vplyvom rozpinania hmloviny
sa zvicSuje jej pozorovany priemer a zarovei sa zvySuje mnozstvo ionizovanej latky. V
grafe (4.4) st zobrazené vybrané planetarne hmloviny, pre ktoré som urc¢il M;. Polomery
ionizovanych obalok pre jednotlivé hmloviny som prevzal z Phillips (1984) a Gurzadyan
(1997). Uz v ramci malej vzorky desiatich objektov je vidiet, Ze log M; monoténne rastie
S0 zvidsujucim sa polomerom R; hmlovin. Prelozenim linedrneho fitu v tvare y = a + bx
cez dané hodnoty som urcil koeficienty pre priblizny vztah medzi M; a R;:

log M; = 0,439 + 0,78 log R; , (4.10)

M; = 2,742 R, "™ (4.11)

Podla empriricky urc¢eného vztahu vychadza hodnota 5 = 0,78 £+ 0,06 niz8ie ako je
predpokladany rozsah hodnot. Predpokladam, ze vécSie mnozstvo planetarnych hmlovin
by ukézalo presnejsie vysledky. Napriek tomu je vidiet, Ze medzi hmotou a polomerom ioni-
zovanej obalky planetiarnej hmloviny existuje priama zavislost. Hmota ionizovanej obalky
hmloviny sa meni zrejme vplyvom ionizujiceho Ziarenia z centralnej hviezdy a dynamického
vyvoja planetarnej hmloviny.
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Obrazok 4.4: Vztah medzi hmotou M; a polomerom R; ionizovanej obalky planetarne;j
hmloviny. Hodnoty polomerov R; su prevzaté z Phillips (1984) a Gurzadyan (1997)
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Kapitola 5

Zaver

Diplomova praca sa zaoberala ultrafialovou spektroskopiou galaktickych planetar-
nych hmlovin. Z archivnych dat druzice Ultraviolet International Explorer boli spracované
mnohé spektra v rozsahu vlnovych dizok 1000 A-2000 A vo vzdialenej a 2000 A-3000 A
v blizkej ultrafialovej oblasti. Planetarne hmloviny boli vybrané na zéklade spolo¢nych
morfologickych znakov, napriklad pritomnosti dvoch obalok alebo urc¢itej struktary hustej-
Sieho plynu v hmlovine. V jednotlivych spektrach planetdrnych hmlovin boli pozorované
mnohé rekombinanc¢né ¢iary vodika a hélia a zrazkovo excitované ¢iary tazsich prvkov, pre-
dovSetkym ionov uhlika, dusika a kyslika. Bol diskutovany rozny vyskyt emisnych ciar v
spektrach a bola zmerand intenzita najvyraznejsich ¢iar. Pozorované intenzity boli oprave-
né o medzihviezdnu extinkciu.

Praca sa zaoberala ultrafialovymi spektrami s nizkym rozliSenim 6 A/ pixel a vyso-
kym roliSenim 0,2 A/pixel. Z pomeru intenzit emisnych ¢iar dubletu uhlika na vlnovych
dlzkach 1907 A a 1909 A vo vysokodisperznych spektrach bola stanovena koncentracia vol-
nych elektronov. Vysledky sa pri niektorych hmlovinach odlisovali od hodnét uvedenych
v literatire. Rozdiely boli zrejme sposobené variabilitou ultrafialovych spektier a tym, ze
emisné Ciary dvakrat ionizovaného uhlika CIII| st zavislé na hustote volnych elektrénov
najméi v rozsahu 103 cm ™3 < n, < 10° cm 3. Porovnanim intenzity rekombinan¢nych ¢iar
ionizovaného hélia z ultrafialovej a optickej oblasti bola stanovené priemerna elektronova
teplota v planetarnych hmlovinach. Intenzity ultrafialovej ¢iary ionizovaného hélia s vino-
vou dlzkou 1640 A V spektrach troch planetarnych hmlovin a ich centralnych hviezd boli
pozorované spektralne ¢iary uhlika C IV a dusika N IV vykazujice P Cygni profil.

Pre studované planetarne hmloviny bolo uré¢ené mnozstvo hmoty ionizovanej obal-
ky a priblizna zavislost medzi hmotou a polomerom ionizovanej obalky hmloviny. Hmota
ionizovanej latky bola stanovena pomocou pomeru spektralneho toku optickej ¢iary vodi-
ka F(Hf3) s vlnovou dizkou 4681 A prevzatého z literatiry a parametrov koncentracie a
teploty volnych elektronov zistenych z ultrafialovych spektier. Vysledky sa priblizne zho-
dovali s hodnotami v literatire. Zo vzorky desiatich Studovanych hmlovin bola stanovena
empiricka zavislost medzi hmotou a polomerom ionizovanej obalky planetarnych hmlovin.
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Kapitola 7

Priloha - Ultrafialové spektra
Studovanych planetarnych hmlovin a ich
centralnych hviezd
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Obrazok 7.1: Ultrafialové spektrum planetarnej hmloviny IC 418 z druzice ITUE
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Obrazok 7.6: Ultrafialové spektrum planetarnej hmloviny NGC 6826 z druzice ITUE
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Obrazok 7.7: Ultrafialové spektrum planetarnej hmloviny NGC 6853 z druzice IUE
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Obrazok 7.8: Ultrafialové spektrum planetarnej hmloviny NGC 7009 z druzice IUE
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Obréazok 7.9: Ultrafialové spektrum planetarnej hmloviny NGC 7027 z druzice ITUE
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Obréazok 7.10: Ultrafialové spektrum planetdrnej hmloviny NGC 7662 z druzice ITUE



