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Abstrakt:

Cilem této diplomové prace je urceni oblasti HR diagramu, ve které se nachéazeji
hvézdy, v jejichz spektru je mozné pozorovat profily ¢ar typu P Cygni.

Prvni kapitola se zabyva charakteristikami jednotlivych typt horkych hvézd,
druha kapitola pfinasi ivod do spektroskopie. Nasleduje kapitola vénovana riiz-
nym typtum hvézdnych vétri, nejvice vsak hvézdnému vétru horkych hvézd. Po-
sledni kapitola teorie se vénuje P Cygni profilu.

V praktické ¢asti jsou porovnavanim hvézdnych spekter s modelovymi urceny
cary, ve kterych se objevil P Cygni profil. Nasledné byly obrazy hvézd s P Cygni
profily v jednotlivych ¢arach naneseny do HR diagramu. Nakonec byl pro vSechny
hvézdy sestaven HR diagram, na kterém je jasné patrné rozlozeni hvézd s pozo-
rovatelnymi projevy hvézdného vétru.

Klicova slova: P Cygni profil, hvézdny vitr, horké hvézdy, spektrum

Abstract:

The purpose of this thesis is to determine the region of HR diagram, where are
the stars, in whose spectra it is possible to observe the profiles of P Cygni type
lines.

The first chapter deals with the characteristics of different types of hot stars,
the second chapter gives an introduction to spectroscopy. The following chapter
is devoted to the different types of stellar winds, but the most to stellar wind of
hot stars. The last chapter of theory is devoted to the P Cygni profile.

In the practical part the lines, in which P Cygni profile appeared, are iden-
tified by comparing stellar spectra with a model. Subsequently, images of stars
with P Cygni profiles of lines were plotted in the HR diagram. Eventually the
HR diagram for all stars was compiled, where it is clearly evident the distribu-
tion of stars with observable manifestations of stellar wind.

Keywords: P Cygni profile, stellar wind, hot stars, spectrum
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Uvod

To, Ze hvézdy zafi, je jedna z jejich vlastnosti, o kterych neni tieba pochybovat.
Hvézdu vsak mohou kromé fotonti opoustét i ¢astice hmoty. Hvézda ztraci latku
a jeji vyvoj se typicky zpomaluje. Dalo by se fict, ze hvézdny vitr je pro hvézdy
zdravy, ,,ziji“ s nim déle.

Unik latky z hvézd hraje zasadni roli nejen ve v§voji hvézd, ale i ve fyzice a
chemii mezihvézdného prostiedi. Navrat hmoty do mezihvézdného prostiedi méni
chemické slozeni galaxii. Dochazi tak k obohacovani prostfedi o tézsi prvky, coz
ovliviiuje vznik a vyvoj budoucich hvézd. Mimo to ale dochazi i k obohacovani
vesmiru jako takového. Vesmir diky vétru rozkvéta. Castice reaguji s mezihvézd-
nou latkou, a vznikaji tak prekrasné utvary jako nejriznéjsi bubliny, obklopujici
horké hvézdy, nebo mlhoviny okolo WR, hvézd. Hvézdnému vétru vdécime i za
vznik asi nejkrasnéjsich astronomickych objekti — planetarnich mlhovin. Prave
P Cygni profil je spektralni zaznam vécéné pohyblivého hvézdného vétru.



KapriToLA 1.

HORKE HVEZDY

V této kapitole bylo ¢erpano pfedevsim z téchto zdroju: [18], [23] a [24]. Kon-
krétni hodnoty, pokud neni uvedeno jinak, jsem prevzala z [24].

1.1 Charakteristika,

Hvézdy mtizeme délit podle riznych kritérii. Jednim z téch zasadnich je teplota,
podle niz ¢lenime hvézdy na dvé skupiny — na chladné a horké hvezdy. Meznikem
je efektivni teplota kolem 7000 K, coz zhruba odpovida spektralnimu typu F2.

Tato teplota nebyla vybrana ndhodné. U hvézd chladnéjsich prevazuje v sub-
fotosférickych vrstvach prenos energie konvekei, u teplejsich (tedy horkych hvézd)
naopak zativou difuzi. Konvekce zptisobuje promichavani vnéjsich vrstev, ¢imz
dochéazi ke vzniku i zaniku silnych lokalnich magnetickych poli. Ty zpiisobuji
nejruznéjsi projevy hvézdné aktivity, jako jsou fotosférické skvrny, erupce a pro-
tuberance. To vSe mtzeme sledovat napi. u Slunce.

Naopak u horkych hvézd nepozorujeme zadnou hvézdnou aktivitu slunec¢niho
typu. Hvézdy nemaji koréonu, magneticka pole jsou globalni a stabilni. Uplatiuje
se zde zafiva difuze, kterd muze vést ke vzniku chemicky pekulidrnich hvézd
(hvézdy hlavni posloupnosti typu A a pozdniho B) ¢ k hvézdnému vétru urych-
lovanému zéfenim (napf. spektralni typy O, B a veleobii spektrélniho typu A).

Mezi horké hvézdy patii nejriznéjsi typy hvézd lisici se hmotnosti, zarivym
vykonem i stafim. Horké hvézdy s vétsi hmotnosti zpravidla nalezi k populaci I,
tedy ke hvézdam, jejichz stafi obecné dosahuje nejvyse jen nékolik miliard let.
Tyto hvézdy maji vyssi podil tézsich prvki a vyskytuji se pouze v galaktickém
disku. Ty nejmladsi a nejhmotnéjsi z nich, hvézdy spektralnich typi O a B, se
jesté nevzdalily od mista svého vzniku ve spirdlnich ramenech!, nachazime je ve
hvézdnych asociacich a fikame, ze patii k extrémni populaci L

!Toto se tyka spirlnich galaxii, naptiklad nasi Galaxie. Velmi hmotné a zafivé hvézdy ale
vznikaji i v jiném typu galaxii — v nepravidelych galaxiich, naptiklad v mezigalaktickém mosté
mezi navzajem splyvajicimi galaxiemi, v prstenci prstencovych galaxii nebo v celém objemu
tzv. starburst galaxii.



Hvézdy staré, s nizkym obsahem tézsich prvki a velmi vystfednimi a chaotic-
kymi drahami, néalezi k populaci II. Tyto hvézdy jsou rozptyleny po celé Galaxii
a Casto se vyskytuji v kulovych hvézdokupach. V Galaxii tyto hvézdy nad svymi
mladsimi protéjsky pocetné i hmotnostné prevladaji, horkych hvézd je vSak mezi
nimi velmi malo.

1.2 HR diagram

Hertzsprungtiv-Russelliv (HR) diagram je zékladni diagram pouzivany v astro-
nomii. Na vodorovnou osu nanasime efektivni teplotu hvézd nebo veli¢iny s ni
souvisejici (spektralni typ, barevny index), na svislou osu nanasime absolutni
hvézdnou velikost nebo logaritmus zarivého vykonu hvézd. Historickou zvlast-
nosti je to, ze teplota ve sméru vodorovné osy neroste, ale klesa. Horké hvézdy
se proto nachézeji v levé casti HR diagramu. Ptiklad HR diagramu je na ob-
razku 1.

Body (obrazy hvézd) nejsou po diagramu rozesety rovnomérné, ale shlukuji
se do urcitych skupin a past. Jednotlivé skupinky hvézd na diagramu se nelisi
pouze teplotou ¢i zafivym vykonem, ale i dalsimi vlastnostmi. Nékteré z téchto
druhtt horkych hvézd spolu s jejich charakteristikami jsou popsany déle.

1.2.1 Horké hvézdy hlavni posloupnosti

Nejvyraznéjsi seskupenti, které na HR diagramu objevime, je hlavni posloupnost.
Timto stadiem projdou vSechny hvézdy s hmotnosti nad 0,075 M, zaroven je to
nejdelsi Zivotni etapa hvézd, hvézda zde stravi az 90 % svého aktivniho Zivota.

Pro hvézdy hlavni posloupnosti bez vyjimky plati, Ze energetické ztraty zpu-
sobené vyzarovanim jsou plné hrazeny energii uvolnénou z prfemény vodiku na
helium v jadre hvézdy. Pro hvézdy s hmotnosti mensi nez 2 Mg, u nichz je
centralni teplota mensi nez 18 miliont kelvint, se termonuklearni reakce déji
predevsim prostfednictvim protonové-protonového (p-p) fetézce. U hvézd hmot-
né€jsich se nejvice uplatiiuje CNO cyklus, v némz jadra uhliku, dusiku a kysliku
slouzi jako katalyzatory.

Hvézda v jadfe pozvolna spaluje vodik na helium a na HR diagramu se jeji
obraz pomalu posouva z hlavni posloupnosti nulového stari (Zero Age Main
Sequence, ZAMS), kde za¢inala, mirné doprava az ke konecné hlavni posloupnosti
(Terminal Age Main Sequence, TAMS), kde jeji poklidné Zivotni etapa kondi.

Horké hvézdy hlavni posloupnosti na rozdil od chladnych hvézd rychle rotuji,
jejich rotacni rychlost je typicky o fad, i o dva fady vyssi nez u chladnych hvézd.
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Nejrychleji rotuji hvézdy spektralnich typt B5 az B8, primeérna rychlost zde do-
sahuje velikosti az 230 km/s. Vyjimkou jsou chemicky pekuliarni hvézdy, jejichz
rota¢ni rychlost vétsinou nepiesahuje 100 km/s.

Velice zajimavou skupinou hvézd, které patii mezi hvézdy hlavni posloup-
nosti, jsou tzv. modri opozdilci. Nachazime je v centralnich castech kulovych
hvézdokup, kde vynikaji svou jasnosti a namodralou barvou. Pfedpoklada se, ze
vznikly splynutim dvou hvézd, coz by v hustych centralnich partiich hvézdokup
nemuselo byt tak nepravdépodobné. Pii tomto jevu dojde k promichani hvézdné
latky, vodik se dostane i do stfedovych c¢asti nové vzniklé hvézdy, a ta se tak
znova usadi na hlavni posloupnosti.

K hvézdam hlavni posloupnosti patii i nékolik typt proménnych hvézd. Mezi
spektralnimi typy A0 a F5, tedy tam, kde hlavni posloupnost protind pas pulza-
¢ni nestability, se nachazi velmi pocetna skupina proménnych hvézd typu 6 Scuti.
Jejich svételné zmény nejsou nikterak vyrazné, amplituda se pohybuje v rozmezi
od 0,003 mag do 0,9 mag, perioda je od 0,01 dne do 0,2 dne. Zato svételna kiivka
je velice komplikovand, jeji tvar i amplituda se s ¢asem silné méni. Je to zptiso-
beno tim, ze hvézdy pulzuji soucasné v nékolika mdédech, pricemz kromé pulzaci
radialnich se uplatniuji i neradialni.

V uzkém rozmezi spektralnich typt BO-B2 se nachéazi radialné i neradialné
pulzujici hvézdy, pojmenované po své predstavitelce 5 Cephei. Amplituda jejich
svételnych zmén je od 0,01 mag do 0,3 mag a perioda pulzaci je v intervalu 0,1
az 0,6 dne. Jejich jasnost je nejvétsi pfi nejvyssi teploté a nejmensim poloméru
hvézdy. Mechanismus pulzaci je podobny jako u klasickych cefeid (6 Cephei), i
zde dochézi k akumulaci zafivé energie, avSak u hvézd typu 3 Cephei je vysoka
opacita aktivni vrstvy zptsobena fotoionizaci prvkia skupiny zZeleza.

1.2.2 Obii a veleobfi populace I

Po vyhoreni vodiku v jadfe hvézda opusti hlavni posloupnost (v misté TAMS) a
obraz hvézdy se postupné vyda smérem k pravému hornimu rohu HR diagramu.
Energetické ztraty jsou hrazeny vodikovymi termonuklearnimi reakcemi probi-
hajicimi ve slupce okolo heliového jadra, pficemz k zafivému vykonu hvézdy
pripadné prispivaji i jaderné reakce prvkiu tézsich nez vodik, probihajici ve vrst-
vach pod vodikovou slupkou.

Podle Morganovy-Keenanovy klasifikace patii do této skupiny podobii (lu-
minozitni t¥ida IV), obfi (III), nadobfi (II), veleobfi (Ib) a jasni veleobii (Ia).
Hvézdy maji vysoky zarivy vykon, takze velice snadno dochazi ke ztraté hmoty
prostfednictvim hvézdného vétru.
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Jednim z typt hvézd, u kterych pozorujeme velmi silny hvézdny vitr, jsou
Wolfovy-Rayetovy hvézdy (WR). Jsou to velmi horké hvézdy v pokrocilém stadiu
vyvoje, jejichz pocatecni hmotnost byla vétsi nez 40 M. Polomér je v rozmezi
od 2 Ry do 20 Ry, efektivni teplota je typicky od 30 000 K do 70 000 K a zarivy
vykon se pohybuje v faddech 10*-10° L. Jejich spektrum je charakteristické
sirokymi a intenzivnimi emisnimi ¢arami, které se tvori v prudkém a hustém
hvézdném vétru. WR hvézdy kvili vétru témér kompletné ztratily vodikovou
obalku, a dochazi tak k odhalovani povrchu hvézdy s prvky vzniklymi jadernou
syntézou. Podle spektra je délime na tii typy?: WN - pokud prevladaji ¢ary
ionizovaného helia a dusiku; WC — nachazime-li ¢ary helia, uhliku a kysliku a
WO — maji-li hvézdy velmi silné ¢ary kysliku.

Mluvime-li o hvézdném vétru, nesmime zapomenout na skupinu hvézd ozna-
Covanych jako zdrivé modré proménné hvézdy (Luminous Blue Variable stars,
LBYV). Jsou to velice hmotni horci veleobfi, u nichz nepravidelné dochézi k hro-
madnému tniku latky a pfi tom i ke zvySeni jasnosti. Patii sem hvézdy jako napf.
S Dor, n Carinae ¢i prave P Cygni, kterou pii jednom svém zjasnéni objevil W.
J. Blaeu a podle niz se P Cygni profil nazyva. Kvili vyrontim hmoty se okolo
hvézd tvori rozsahlé a husté obalky s efektivni teplotou 8000 K az 9000 K, hvézdy
samotné pritom maji povrchovou teplotu priblizné od 20 000 K do 25 000 K.
V klidové fazi jejich proménnosti ve spektru nachazime emisni ¢ary H, He, Fe i
zakazané cary zeleza.

1.2.3 Horizontalni vétev obri populace II

Hvézdy populace II patii mezi nejstarsi objekty, které ve vesmiru miizeme na-
1ézt. Vyznacuji se nizkym podilem tézsich prvka a vsSeobecné nizsi hmotnosti
(do 0,8 Mg). Mezi hvézdami populace II dosahuji nejvyssich efektivnich teplot
hvézdy lezici na HR diagramu na tzv. horizontalni vétvi obri. Ti teplejsi obti
dosahuji efektivnich teplot az 10 000 K, zaroven maji mensi polomér i mensi
hmotnost nez obfi na chladném konci vétve, cca 0,5 M. Zarivy vykon na jejich
teploté ani hmotnosti nezalezi, pro vsechny tyto obry je zhruba stejny — kolem
80 Ly . Energii hvézdy ziskavaji ze dvou zdroji: preménou vodiku na helium ve
slupce kolem heliového jadra a spalovanim helia na tézsi prvky v jadru hvézdy.

Tam, kde horizontalni vétev obril protina pas pulzacni nestability, se nachazi
tzv. kratkoperiodické cefeidy neboli hvézdy typu RR Lyrae. Jsou to s nejvétsi
pravdépodobnosti pouze radialné pulzujici hvézdy spektralnich typi A az F, s pe-
riodami svételnych zmén mezi 0,2-1,2 dny a amplitudami 0,2 mag az 2 mag. Ma-

2nékdy se uvadéji jen dva typy — WN a WC
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ximum expanzni rychlosti odpovida maximu jasnosti, stfedni absolutni hvézdna
velikost ve vizualnim oboru je pro vsechny hvézdy stejna, M, = 0,7 magnitud.

1.2.4 Horké hvézdy pod hlavni posloupnosti

V levé casti HR diagramu najdeme pod hlavni posloupnosti n€kolik oblasti, kde
se nachazeji hvézdy rtznych vlastnosti — jsou to horci podtrpaslici, jadra plane-
tarnich mlhovin a bili trpaslici. Horci podtrpaslici, neboli také heliove hvezdy,
jsou malo hmotné objekty, ve kterych se v jadru spaluje helium na tézsi prvky
a kterym prislusi luminozitni t¥ida VI. Jsou pfislusniky tzv. heliové hlavni po-
sloupnosti, kde se nachazeji chemicky homogenni hvézdy s nedostatkem vodiku.
Predpoklada se, ze se do tohoto stavu hvézda dostala poté, co ztratila svoji vodi-
kovou obalku — ptisobenim hvézdného vétru ¢i prenosem hmoty na druhou slozku
tésné dvojhveézdy.

Na konci faze asymptotické vétve obri dochazi k expanzi vnéjsich vrstev, pri
které se pomalu odhaluje centralni ¢ast hvézdy (vex, ~ 20 km/s). Hvézda se do-
stava do stadia, které bude trvat jen nékolik desitek tisic let, pii kterém budeme
pozorovat planetarni mlhovinu. V jejim stfedu se nachéazi tzv. jddro planetdrni
mlhoviny, budouci bily trpaslik. Jadra planetarnich mlhovin jsou extrémné horké
hvézdy, jejich typicka efektivni teplota je kolem 70 000 K, vyjimecné vsak mtize
dosahnout i 250 000 K. Skladaji se z elektronové degenerovaného uhlikokysli-
kového jadra o hmotnosti cca 0,5-0,6 My, na ném lezi slaba heliova vrstva a
atmosféra bohata na vodik. Svym kratkovlnnym zarenim budi k zafeni vnitini
¢ast planetarni mlhoviny, coz se projevuje emisnimi c¢arami vodiku a iontt, i
zakdzanymi ¢arami silné ionizovanych atomi kysliku, neonu, atd.

V této oblasti HR diagramu se nejvice hvézd nachéazi v oblasti bilych trpasliki.
Je to kone¢né stadium hvézd o pocatecni hmotnosti vétsi nez 0,4 My a mensi
nez 11 Mg, ([23]). Pfevazné jsou tvofeny nesmirné hustym a témér izotermickym,
elektronové degenerovanym plynem, na povrchu je jen slaba vrstvicka idealniho
plynu s vysokou opacitou.

Pokud je atmosféra bilych trpaslikt slozena z vodiku, jsou v jejich spektru
vyrazné vodikové ¢ary, mluvime tak o bilych trpaslicich typu DA. Patfi sem
hvézdy od nejteplejsich, s efektivni teplotou nad 100 000 K, az po ty nejchladné;jsi
o teploté cca 5000 K. Je-li atmosféra z helia, jedna se o bilé trpasliky typid DO
nebo DB. DO jsou bili trpaslici s efektivni teplotou nad 45 000 K a s vyraznymi
c¢arami He II. Pokud se mezi nimi najdou hvézdy s ¢arami tézsich prvki, oznacuji
se DOZ. Typ DB je charakteristicky ¢arami neutralniho helia He I a efektivni
teplotou od 11 000 K do 30 000 K. Pokud se ve spektru nenachézeji zadné
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vyrazné spektralni ¢ary, jde o typ DC, nejchladnéjsi bilé trpasliky s povrchovou
teplotou do 11 000 K.

Polomér R a hmotnost M bilych trpaslikii jsou svazany vztahem R ~ M
Polomér je fadové 107 m, coz odpovida velikostem planet. Zato jejich hmotnost
miize teoreticky dosdhnout az 1,4 Mg, presnéji M, = 1,4 (1 + X) Mg, kde M,
je tzv. Chandrasekharova mez, neboli nejvétsi hmotnost bilého trpaslika, a X je
relativni hmotnostni zastoupeni vodiku, které se ale u bilych trpasliki blizi nule.
Kviili vysoké hustoté (stfedni hustota je 10° kg/m?) je pro spektra téchto hvézd
typické rozsiteni car tlakem a velky gravitacni rudy posuv. Pulzac¢ni nestabilita se
tyka i bilych trpaslikt, jde o neradialné pulzujici hvézdy typu ZZ Ceti. Amplitudy
jejich svételnych zmén se pohybuji od 0,001 mag do 0,2 mag, perioda je od 30 s
do 25 minut.

~1/3.

1.2.5 Hvézdy s emisnimi ¢arami

Spektrum horkych hvézd byva vétsinou slozené pouze z absorpénich car, ale mutze
obsahovat i ¢ary emisni. Kromé hvézd, u nichz emisni ¢ary vznikaji ve hvézdném
vétru (napf. WR hvézdy), existuje i dalsi typ hvézd s emisnimi ¢arami. Jsou to
hvézdy, u nichz se ve spektru alespon jednou objevila néktera z Balmerovych
car jako ¢ara emisni. Znaci se to tak, ze se za spektralni typ hvézdy napise malé
pismeno e. Pokud se objevuji ¢ary zakazanych piechodi, e se vlozi do hranatych
zavorek.

Emisni ¢ary vodiku i dalsich prvkia pozorujeme naptiklad u Herbigovych
Ae/Be hvézd. Tyto Ae a Be hvézdy jsou pomérné vzacné, nepravidelné pro-
ménné hvézdy spektralnich t¥id A a B. Jsou nékolikrat hmotnéjsi nez Slunce
(od 1,5 My) a stejné jako chladné hvézdy typu T Tauri jsou ve stadiu gravitac-
niho smrstovani, které predchézi vstupu na hlavni posloupnost. Na HR diagramu
bychom je proto nasli v oblasti podobrt (luminozitni t¥ida IV). Hvézdy obecné
jsou v této fazi vyvoje jen velmi kratkou dobu, proto objevit Herbigovu Ae nebo
Be hvézdu neni prilis snadné. Nachazeji se zejména v OB asociacich obklopené
diftznimi mlhovinami, pravé tam si jich v roce 1960 poprvé vsiml astronom G.H.
Herbig.

Emisni ¢ary miizeme nalézt ve spektru B veleobri, které jsou jedny z nejjas-
néjsich hvézd v Galaxii, nebo u tzv. hvézd se zavojem. Tyto hvézdy s poetickym
nazvem nejsou nic jiného nez rychle rotujici hvézdy obklopené emitujicim dis-
kem, klasické Be hvézdy. Zahrnuji hvézdy typu B vSech luminozitnich t¥id kromé
veleobrii. Az 70 % Be hvézd jsou hvézdy proménné, coZ se projevuje jak u své-
telné kiivky, tak u samotného spektra. MiiZze se ménit jen intenzita emisni Cary,
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ale Casto navic dochazi k tomu, Ze se misto emisni ¢ary objevi ¢ara absorpcni,
a z Be hvézdy se tak stane ,obycejna“ hvézda spektralniho typu B. Nebo se ve
stfedu emisni Cary objevi tizka absorpé¢ni slozka, hvézdam s timto profilem se
pak fika shell hvézdy.

Dalsimi hvézdami s emisnimi ¢arami jsou Bfe/ hvézdy. Mezi Ble] hvézdy patii
hvézdy nejriznéjsich hmotnosti i stari, od protoplanetarnich mlhovin s nizkou
hmotnosti, pfes velmi mladé Herbigovy Ble] hvézdy, az po velmi hmotné veleobry
se silnym hvézdnym vétrem. Co spojuje tak rozdilné typy hvézd? Pozorovany
infracerveny exces svéd¢i o existenci okolohvézdné prachové obalky o teploté do
tisice kelvinii a hlavné se v jejich spektru nachézeji, kromé vyraznjych emisnich
¢ar Balmerovy série ¢i iontu Fe II, i zakdzané ¢ary, a to napf. [O I], [Fe II], [He II]
nebo [O III].
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KapriToLA 2.

7ZARENI A SPEKTRUM HORKYCH
HVEZD

V této kapitole jsem Cerpala pfevazné z téchto zdroju: [5], [13], [17], [18], [23],
[24], [35] a [36].

2.1 Struény popis zareni

Na tvod druhé kapitoly bych se rada velmi stru¢né zminila o zakladnich rovnicich
popisujicich zafeni v atmosférach hvézd. Jednotlivé vzorce jsem Cerpala z [24].

Zareni hvézd je elektromagnetické vinéni, které teoreticky mtizeme popsat
tfemi zpusoby ([16]). Existuje popis vlnovy pomoci vektoru intenzity elektric-
kého pole E, popis kineticky na zékladé distribu¢ni funkce fotonti a konecné
makroskopicky, pomoci intenzity zareni. Tento posledni popis je nejpfijatelnéjsi,
pokud charakteristicky rozmeér systému je mnohokrat vétsi nez vlnova délka za-
feni. Jelikoz pro popis zafeni ve hvézdnych atmosférach je toto splnéno, budu se
dale zabyvat timto popisem.

vvvvvv

— =

I(7,7,v,t). Definuje se pomoci mnozstvi energie de, kterd v intervalu frekvenci
(v, v+ dv) v Case t za ¢as dt projde jednotkovou plochou dS v bodé 7 ve sméru
1 do prostorového thlu dw. Neboli

de = (7,1, v,t)dS cosf dwdv dt, (2.1)

kde 6 je ithel mezi normalou k plose d.S a smérem 7i. Tato intenzita vlastné pred-
stavuje zatrivou energii, ktera za jednotku casu v jednotkovém intervalu frekvence
vychazi z jednotkové plochy kolmé na smér zatreni do jednotkového prostorového
uhlu. Pro jednoduchost mtizeme prepokladat, ze atmosféry horkych hvézd jsou
sféricky symetrické a stacionarni. V takovémto pripadé zavisi intenzita zatreni
pouze na vzdalenosti od stfedu hvézdy r, thlu 6 a frekvenci v.
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Stredni intenzita zarent je stfedni hodnota specifické intenzity pres vSechny
sméry. Oznacime-li cos 6 = p, 1ze ji vyjadiit timto vztahem:

J(r,v) = ;/_11](7“,#, v)dpu. (2.2)

Tok zdreni F (7, v) vyjadiuje mnozstvi energie, které prochazi jednotkovou
plogkou za jednotku ¢asu v jednotkovém intervalu frekvenci. V pripadé sféricky
symetrického prostiedi je nenulova pouze jeho radialni slozka:

1
F(r,v) = F.(r,v) = 27r/ I(r, p,v) pdp. (2.3)
-1
Casto se pouzivé i celkovy tok zaieni v celém frekvenénim oboru, ten se jednoduse
ziska integraci zarivého toku pres vSechny frekvence:

F(r)= /0 T F(r,v) dv. (2.4)

Béhem priichodu zafeni atmosférou dochézi k pohlcovani a opétovnému vy-
zafovani fotonil nebo k rozptylu. Predstavme si elementarni objem o zakladné
dS a tloustce ds, kterym prochézi zétfeni o intenzité I(r, ju, V) ve sméru norméaly
k dS v prostorovém thlu dw. Cést energie e v intervalu frekvenci dv, které je
ze zafeni za Cas dt timto elementem pohlceno, se rovna

de = x(r, p,v) I(r, p,v) dS ds dw dv dt, (2.5)

pticemz x(r, u,v) je extinkéni (absorpcni) koeficient, ktery je dan souctem ko-
eficientii pravé absorpce a absorpce zptisobené rozptylem.

Tento objemovy element zafeni pouze nepohlcuje, ale i vyzaruje. Mnozstvi
energie d¢ v intervalu frekvenci dv vyzarené do prostorového tthlu dw ve sméru
1 za Cas dt je rovno

de = n(r, p,v)dS ds dwdrdt, (2.6)

pti¢emz n(r, i, v) se nazyva emisni koeficient. Absorpéni i emisni koeficient jsou
v pohybujicim se prostfedi anizotropni (slozka absorpéniho koeficientu zpuso-
bend rozptylem neni izotropni ani ve statickém prostfedi), pro jednoduchost
vsak toto zanedbame a budeme uvazovat, ze izotropni jsou. Pokud je v atmo-
sféte celkem N procesti, v disledku kterych je atmosféra schopna absorbovat a
rozptylovat zafeni, je celkovy extinkéni koeficient dan souctem prispévki jed-
notlivych procest:

N

X(T,,u, V) = ZXZ'(T’M7V) = Zai(raﬂv V) ni(r)v (27)

=1 i=1

17



kde o;(r, i, v) je Géinny prifez i-tého procesu a n;(r) je koncentrace ¢astic schop-
nych absorbovat zafeni v diisledku tohoto procesu. Pokud by byl absorpcéni koe-
ficient dan pouze rozptylem zafeni na volnych elektronech, mél by v tom pripadé
tvar

X(7r, 1, V) = o N, (2.8)

kde o, = 6,65 - 1072cm ™2 je téinny prifez Thomsonova rozptylu a n, je kon-
centrace volnych elektronii.

2.2 Spektrum a spektralni tr¥idy horkych hvézd

Spektrum je funkce zastoupeni zafeni podle vinové délky. Definujeme ho jako
spojité, pokud obsahuje vsechny vinové délky a intenzita zafeni se vzhledem
k vlnové délce méni jen pomalu. Spojité zaii kapaliny a pevné latky. Fotony
spojitého zareni vznikaji i v plynech pfi vazané-volnych piechodech ¢i volné-
volnych ptrechodech, takto je tvoreno tzv. kontinuum.

Pro spektroskopii je nejdilezitéjsi carové spektrum hvézd. Jeho zkoumani
nam umozni ziskat informace jak o obsahu chemickych prvki v atmosfére hvézdy,
tak i o jejim fyzikalnim stavu. Zakladni vlastnosti ¢arového spektra popisuji dva
zakony, které v poloviné 19. stoleti zformulovali panové Kirchhoff a Bunsen.
Prvni zédkon tika, Ze jednotlivé prvky v plynném stavu maji spektrum slozené
z Car, jejichz pocet a vinové délky jsou za rtiznych podminek (teploty, tlaku,
hustoty) vzdy stejné, méni se jen jejich intenzita. Druhy zdkon objastiuje tvorbu
absorp¢niho a emisniho spektra. Jestlize plyn, ktery se nachazi mezi zdrojem
zafeni a pozorovatelem, je chladnéjsi nez zdroj, vznikaji absorpcni cary; je-li
teplejsi, vznikaji ¢ary emisni.

n(r,v) a absorpce x(r,v) jako zdrojovou funkci S,

S(r,v) = X((:: Z ; (2.9)

3

Predpokladejme homogenni, planparalelni, opticky tenkou vrstvu plynu. Pokud
na tuto vrstvu dopada zareni s intenzitou mensi nez je zdrojova funkce vrstvy,
nebo na ni nedopada zadné zareni v daném intervalu frekvenci, ve spektru po-
zorujeme emisni ¢ary. Jestli na tuto vrstvu dopadé zareni s intenzitou vétsi nez
je zdrojova funkce vrstvy, vznikaji ¢ary absorpcni.

Podle zastoupeni a intenzity c¢ar hvézdy rozdélujeme do spektralnich trid.
O, B, A a F jsou ,klasické* spektralni t¥idy nalezejici horkym hvézdam, pro
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Wolfovy-Rayetovy hvézdy se také c¢asto uvadi samostatna spektralni tiida W.
V tabulce 1 jsou uvedeny zakladni charakteristiky spekter horkych hveézd.

Tabulka 1: Charakteristické ¢ary horkych hvézd podle spektralnich typt, cerpano
z [23], [24] a [36]

’ Typ H Charakteristika spektra
W silné emisni ¢ary He I, He II,
CI,CII CIV,NII[, NIV, NV, O III, O IV
O silné ¢ary He II,
He I, HI, O III, N III, C III, Si IV
B He I, k pozdéjsim typtm zesiluje H I,

CII, O II, N II, Fe III, Mg III
A || u ranych typt silné H I, k pozdéjsim typtm nartstaji ¢ary Ca II,

slabé, ale pocetné ¢ary ionizovanych kovi
F silné ¢ary Ca II, slabsi H I,
Fel, Cr I, FeII, Ti IT

2.3 Spektralni c¢ary

Spektralni cara se sklada z jddra, coz je jeji vnitini ¢ast, a dvou kridel, které
na jadro navazuji a spojuji ho s kontinuem. Kontinuum je hladina odpovidajici
urovni spojitého spektra, jejiz relativni intenzitu klademe presné rovnu 1.

Silu ¢ary neboli miru celkové absorpce nebo emise ¢ary nam vyjadiuje ekvi-
valentni sirka cdry. Znaci se W), vyjadiuje se v jednotkach vlnové délky a je
definovana jako

WA:/_ZWdAz/_ZWdA, (2.10)

kde I.(\) znadi intenzitu kontinua a A je vinova délka stiedu ¢ary. Ekvivalentni
sitka c¢ary je imérna mnozstvi zafeni, které absorpc¢ni ¢ara ubrala ze spojitého
spektra. Zavisi tedy na poctu absorbujicich (nebo emitujicich) ¢astic. Mame-
li normované spektrum, muzeme si ji predstavit pomoci obdélniku jednotkové
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vysky o obsahu stejném, jako ma dana ¢ara. Jeho sitka, a tedy i plocha, je ona
ekvivalentni sitka ¢ary.

Spektralni ¢ara vznikajici pfechodem ze zakladni energiové hladiny na nej-
blizsi vyssi hladinu se nazyva rezonancni ([13]). Poloha rezonan¢nich car ve
spektru zavisi na stupni ionizace — rezonanc¢ni ¢ary neutralnich nebo malo io-
nizovanych prvki jako Na I, Ca II, Fe II atd. lezi ve viditelné oblasti, pii vys-
§i ionizaci lezi predevsim v ultrafialové oblasti spektra. Ve hvézdném vétru je
vétsina atomtl v zakladnim stavu, proto zde rezonancni ¢ary atomt nabyvaji na
dilezitosti.

2.4 Rozsiteni a profily spektralnich car

Spektralni ¢ara vznika pii vazané-vazaném prechodu mezi dvéma diskrétnimi
kvantovymi stavy atomu ¢i iontu. Foton, ktery je vyzaren nebo pohlcen pii tako-
vychto prechodech, by mél mit vlnovou délku presné odpovidajici energetickému
rozdilu AE mezi dvéma kvantovymi stavy podle vztahu A\ = he/AE. Cara by
byla idealné ostra, hodnota intenzity c¢ary by byla omezena jen na jednu jedinou
vinovou délku A. Kvili koneéné dobé, po kterou i izolovany atom ztstava v ex-
citovaném stavu, vSak dochazi podle Heisenbergova principu neurcitosti k ,,roz-
mazani“ energiovych hladin, a dochézi tak k prirozenému rozsireni. Ptirozenéa
Sitka ¢ary je nezavisla na vlnové délce a jeji hodnota fadové odpovida 107> nm
([36]).-

S prirozenym rozsifenim souvisi srdzkovée rozsireni neboli rozsifeni tlakem.
V predchozim pripadé jsme predpokladali atom, na ktery neptisobi vnéjsi sily.
V pripadé horkych hvézd vSak musime uvazovat pritomnost dalsich ¢astic, které
atom ovliviuji nejen pifimymi nepruznymi srazkami, ale hlavné prostfednictvim
Coulombovské interakce. Kazda takovato ,srazka“ zkracuje dobu, po kterou je
elektron na vyssi hladiné, a ¢im kratsi doba, tim vétsi rozsiteni ¢ary. Profil, ktery
bychom nasli u ¢ar rozsifenych pouze v disledku konec¢ného trvani excitace, je
popsan Lorentzovym profilem:

r

o(v) = T (2.11)
(=) + (L)
kde v je frekvence stfedu cary a I' je Gtlumovy parametr pracujici s pravdé-
podobnosti spontanni deexcitace, primérnou frekvenci srazek a udavajici sitrku
Cary.
Srazkové rozsifeni spektralnich car se uplatiiuje v prostfedi s vysokou kon-
centraci castic, a je tedy tim veétsi, ¢im vyssi je tlak a hustota. Porovname-li
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dvé hvézdy stejného spektralniho typu a rizné luminozitni t¥idy, Casto zjistime,
7e hvézda s mensSim zafivym vykonem ma Sirsi ¢ary. Je to zptisobeno tim, Ze
hvézdy s mensim zafivym vykonem maji obvykle hustsi atmosféry a vétsi gravi-
tacni zrychleni, a tim padem i vétsi srazkové rozsiteni car.

Naopak pro latku s nizkou hustotou a vysokou teplotou je vyznamné tepelné
rozsirent. Je to rozsiteni spektralnich car v disledku Dopplerova jevu vznikajicim
pii neusporadaném tepelném pohybu vyzafujicich c¢astic. Profil ¢ary rozsitené
pouze timto zptsobem ma tvar Gaussovy funkce:

1 _(u;ug)Q
= — v 2.12
NI (212)

kde Avp je Dopplerovska polositka dana vztahem

¢(v)

2T
Aoy =0 — [T

2.13
. e (2.13)

pricemz vy udava typickou rychlost tepelného pohybu castic.

Gausstiv profil

Lorentziv profil

Vo frekvence

Obrazek 2: Tvar ¢ary dany tepelnym rozsifenim (Gausstuv profil) nebo srdzkovym
rozsifenim (Lorentzuv profil) ([24])

Dalsi dva zptisoby rozsiteni vznikaji také v diisledku Dopplerova jevu. Kromé
rozsifeni zpusobenym neusporfadanym pohybem jednotlivych c¢asti hvézdné at-
mosféry se u hvézd uplatnuje také rotacni rozsireni vznikajici v disledku rotace
hvézdy. Priblizujici se polokoule hvézdy zptisobuje rozsiteni ¢ary ke kratsim vl-
novym délkam, vzdalujici se polokoule k delsim vlnovym délkam. V idealnim
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pripadé, kdy by osa rotace byla kolmé na smér k pozorovateli, bychom doka-
zali z rozsifeni ¢ary urcit pfimo rotacni rychlost hvézdy v... Ponévadz vétsina
hvézd je viici nam rizné sklonéné, dokazeme urcit pouze priimét rotacni rychlosti
Urot SIN 7, kde ¢ je inklinace, tedy tthel mezi osou rotace a smérem k pozorovateli.
Z toho plyne, zZe rotac¢ni rozsifeni nemusime pozorovat u vSech rotujicich hvézd.
Primét rotacni rychlosti je nulovy, pokud sini = 0, coz je v pripad€, kdy pdl
hvézdy mifi pfimo na nas.

Vliv na vzhled ¢ar ma také magnetické pole. Je-li pole hvézdy slabé (nebo
méame-li spektrograf s malou disperzi), je ¢ara pouze rozsifend. Je-li magnetické
pole hvézdy silné, rozstépi se spektralni cary na dvé nebo tii slozky, zalezi na
sméru magnetickych silocar vzhledem k pozorovateli. Rozsifeni nebo rozstépeni
¢ar magnetickym polem hvézdy se nazyva Zeemanuv efekt. Obdobnym jevem,
ovSem zpusobeny elektrickym polem, je Starkuv efekt.

Zminila jsem Lorentztuv profil zptisobeny koneénou dobou, po kterou je elek-
tron vybuzen na vyssi hladiné, a Gausstv profil, vznikajici neuspofadanym te-
pelnym pohybem. Pokud se tyto dva typy rozsifeni objevuji soucasné, coz je
skoro vzdy, je vysledny profil dan konvoluci téchto profili. Jadro je gaussovské,
ale kiidla kopiruji Lorentztv profil. Této funkci se fika Voigtuv profil.

2.5 Spektralni ¢ary hvézdného vétru

Spektralni ¢ary, které ve vétru vznikaji, mohou byt absorpcni, emisni i kom-
binaci obojiho. Protoze vznikaji v pohybujicim se prostifedi, jsou, na rozdil od
fotosférickych ¢ar, v diisledku Dopplerova jevu rozsifeny nebo posunuty na jinou
vlnovou délku. Existuje pét zptisobii, jakymi se spektralni ¢ary hvézdného vétru
formuji ([18]).

Prvnim z nich je tzv. éarovy rozptyl. Atom ve hvézdném vétru absorbuje
foton z hvézdy, nastava fotoexcitace a po velmi kratké dobé (pro nizké energiové
hladiny typicky 107 s az 1071° s) spontanni deexcitace na ptivodni energiovou
hladinu. V soustavé pohybujici se s prostfedim ma reemitovany foton zhruba
stejnou frekvenci jako foton pfed absorbci. Z vnéjsiho pohledu to vypada, ze
foton byl pouze rozptylen do jiného sméru. Jestli ¢arovy pfechod nastava ze
zékladni energiové hladiny, rozptyl i ¢ary dostanou privlastek rezonancni. Praveé
rezonan¢nim ¢arovym rozptylem vznika vétsina pozorovanych P Cygni profild.

Pokud iont ve hvézdném vétru narazi na volny elektron, nastava rekombinace,
a to nejcastéji na zdkladni hladinu. V nékterych pripadech se iont rekombinuje
do excitovaného stavu a pak postupné fotodeexcituje az na zakladni hladinu za
vzniku ¢arovych fotont, prevazné z infracerveného oboru spektra. Emisni ¢ary
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hvézdného vétru nachazime u hvézd, které za rok ztraceji veliké mnozstvi hmoty
(fadové 107% M) a zdroven plati vo, > vy, v je rychlost tepelného pohybu
atomt. Tyto ¢ary vznikaji pouze v dostatec¢né hustém prostiedi — vitr WR hvézd
je husty i v relativné velké vzdalenosti od hvézdy, zato u ostatnich typt horkych
hvézd se emisni ¢ary tvori pouze v nejnizsich vrstvach hvézdného vétru nedaleko
od hvézdy.

Velka vétsina atomti ve hvézdném vétru se nachéazi v zakladnim stavu. U
téch zbyvajicich mize nastat situace, kdy se excitovany atom po absorpci fotonu
dostane na jesté vyssi energiovou hladinu. Poté dojde ke spontanni deexcitaci na
nizsi hladinu za vytvoreni jiného fotonu. Tento proces, patiici k pravé absorpci,
se kvili nedostatku excitovanych atomt se ve hvézdném vétru uplatnuje jen
minimalné.

Excitace atomu muze nastat i srazkou s jinym atomem. Atom poté opét deex-
cituje na nizsi energiovou hladinu za vyzareni fotonu. Kinetickd energie atomu se
tedy preméni na energii fotonu. Tento proces vzniku emisnich c¢ar je nejucinnéjsi
v horkém plazmatu, protoze atomy zde maji velkou kinetickou energii a srazky
tu jsou velice Casté. Najdeme je nejcastéji v horkych chromosférach a koronach,
tedy pfevazné u hvézd slunec¢niho typu.

Ve vétru chladnych hvézd nachazime velmi silné a tzké molekulové emisni
¢ary zpusobené maserovym zafenim. Maserové zafeni vznika diky stimulované
emisi. Foton se srazi s excitovanym atomem a vyvola emisi dalsitho fotonu o
stejné frekvenci i sméru, jaky méa on sdm. Opakovanim tohoto procesu vznika
obrovsky pocet fotonti o stejné energii pohybujicich se ve stejném sméru. Aby
toto nastalo, musi se ve vétru nachazet hodné excitovanych atomi a zaroven
nesmi byt ve sméru pohybu fotont rychlostni gradient, nebot Dopplertiv jev by
stimulovanou emisi omezil.

Pro hvézdny vitr horkych hvézd jsou nejdulezitéjsi prvni dva zptisoby tvorby
spektralnich car. Pii ¢arovém rozptylu se vytvari profil P Cygni a prevazné
rekombinaci elektronti vznikaji emisni ¢ary vétru jako napr. Ha, Paschenova a
Brackettova série vodiku a ¢ary He II.
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KapriToLA 3.

HvVvEzZDNY VITR

O tom, Ze hvézdy zafi, neni pochyb. Z atmosfér nékterych hvézd nemusi odcha-
zet jen fotony, ale i ¢astice hmoty. Neustalé proudéni hmoty z hvézd nazyvame
hvézdnym vétrem. RozliSujeme tii zdkladni typy hvézdnych vétri. Hvézdny vitr
urychlovany absorpci zafeni na prachovych ¢asticich, typicky pro chladné obry a
veleobry. Pak hvézdny vitr slunec¢niho typu, neboli korondlni vitr, ktery je disled-
kem rozpinani horké korény. Kone¢né hvézdny vitr horkych hvézd, urychlovany
rozptylem zareni v Carach tézsich prvki.
V této kapitole jsem Cerpala predevsim z: [14], [15], [18], [24], [26] a [29].

3.1 Trochu historie

Dlouhou dobu se tinik hmoty do mezihvézdného prostoru spojoval pouze s no-
vami, supernovami ¢i s jadry planetarnich mlhovin. Roku 1929 upozornil C. S.
Beals na podobnost spekter nov a Wolfovych-Rayetovych hvézd a v roce 1935
zjistili Adams a MacCormack pohyby hmoty u rudych obri a veleobrt, i kdyz
zmétena rychlost nedosahovala tinikové rychlosti. Tato pozorovani naznacovala,
ze unikani hmoty nemusi byt jen zalezitosti vyjimecnych udalosti jako zablesky
nov atd., ale naopak pomérné béznym jevem. V tom piipadé by se musely upravit
teorie tykajici se atmosfér a hvézdného vyvoje i fyzika a chemie mezihvézdného
prostiedi.

Na zakladé pozorovani polarni zare a dalSich geomagnetickych jevi v zemské
atmosfére vyplyvalo, ze magnetosféra je ovliviiovana nabitymi ¢asticemi slunec-
niho ptivodu. Eugene Parker ztotoznil tyto ¢astice s expandujici korénou a nazval
je slunecnim vétrem (1958, 1960). Tento termin se ujal a jeho obména hvézdny
vitr se uziva jako synonymum pro ¢asové ustalenou ztratu hmoty z hvézd.

Parkerova teorie trvale expandujici slune¢ni korény meéla hodné odpiirci,
ale nastésti byla publikovana v dobé€, kdy ji bylo mozné ovéfit pfimym méte-
nim v meziplanetarnim prostoru. Prvni pfimé méfeni slunec¢niho vétru probéhlo
v roce 1959 na sovétskych mési¢nich sondach Luna 2 a 3 a v roce 1961 na americké
druzici Explorer 10. Pochybnosti o slunec¢nim vétru jako trvalém jevu zmizely
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pii letu kosmické sondy Mariner 2 k Venusi v roce 1962. Béhem devadesatiden-
niho letu byly nepretrzité registrovany c¢astice slunec¢niho vétru a podatilo se také
dolozit, ze tikkazy na Slunci ovliviiuji hustotu a rychlost slune¢niho vétru.

Prvni presvédcivy diikaz existence hvézdného vétru chladnych hvézd ziskal
v roce 1956 A. J. Deutsch pii studiu dvojhvézdného systému o Her. Ve spektru
jasnéjsi slozky — rudého veleobra — byly uz v roce 1935 zaznamenény silné re-
zonancni ¢ary posunuté vuci ostatnim fotosférickym caram. Zjistény posuv car
vSak odpovidal rychlosti vice nez desetkrat mensi, nez je inikova rychlost z foto-
sféry této hvézdy. Deutch poridil sérii spetrogrami i sekundarni slozky, z nichz
vyvodil, ze obiha v rozsahlé expandujici obalce rudého veleobra, a to ve vzda-
lenosti 700 AU. Zatimco tedy expanzni rychlost v atmosféfe veleobra je mensi
nez rychlost tnikova, ve vzdalenost 700 AU je zméfena rychlost rozpinajici se
obalky jiz vétsi a ze systému tak miize unikat hmota.

3.2  Hlavni vlastnosti hvézdného vétru

Pro jednoduchost predpokladejme, Ze hvézdny vitr je homogenni, stacionarni
mtiizeme vycist, jsou rychlost ztraty hmoty a konecnd rychlost.

Rychlost ztraty hmoty M nam ¥ika, jaké mnozstvi latky za jednotku casu
opousti hvézdu, tedy kolik hmotnosti hvézda za urcity cas ztrati. Vyjadiujeme
ji v hmotnostech Slunce za jeden rok. Cim vétsi ma hvézda zafivy vykon, tim
rychleji prostfednictvim hvézdného vétru ztraci svou hmotnost; pro horké hvézdy
plati, Ze rychlost ztraty hmoty je tmérna piiblizné druhé mocniné zafivého vy-
konu hvézdy.

Hmotnost hvézdy uréuje, jak se bude hvézda dale vyvijet, proto se znalost M
netyka pouze hvézdného vétru, ale i hvézdy samotné. Jako v jinych pripadech i
zde plati zakon zachovani hmotnosti:

M = 4z p(r)u(r), (3.1)

ktery vyjadiuje, jak rychlost ztraty hmoty M souvisi s hustotou p a rychlosti v
vétru v bodé vzdaleném r od stfedu hvézdy. Znamena to, ze material ve hvézd-
ném vétru nevznika ani nezanika a ze tedy mnozstvi latky, které za jednu sekundu
projde sférou daného polomeéru, je v kazdé vzdalenosti od stiedu hvézdy stejné.

Konec¢na rychlost v, je rychlost hvézdného vétru ve velké vzdalenosti od
hvézdy. Jeji velikost zavisi prevazné na tnikové rychlosti od hvézdy. Hodnota
konecné rychlosti se pohybuje od desitek kilometrii za sekundu v pripadé vétru
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zatfivych chladnych hvézd az po nékolik tisic kilometrid za sekundu u horkych
hvézd.

Rychlost hvézdného vétru s rostouci vzdalenosti od povrchu hvézdy nartista.
Rozdéleni rychlosti hvézdného vétru podle vzdalenosti od hvézdy priblizné po-
pisuje tzv. [5-zdkon:

v(r) =~ vy + (Voo — v0)(1 — Zj)ﬁ (3.2)

Tento zakon obecné popisuje narist rychlosti v se vzdéalenosti r od poloméru
hvézdy R, od malé rychlosti ve fotosfére hvézdy (r = R,v = vy, vy < lkm/s) az
po konec¢nou rychlost v, ve velkych vzdalenostech od hvézdy. Protoze plati, ze
vy K Vs, muzeme ho zjednodusit na tvar:

R s

V(1) >~ ve(l — ?) :

(3.3)

Parametr § popisuje, jak prudce rychlost se vzdalenosti nartsta. Pro O a
B hvézdy se tento parametr pohybuje mezi hodnotami 0,7 a 1, pro A veleobry
v rozmezi 3 az 4 ([17]). Typickd hodnota pro hvézdny vitr horkych hvézd je 0,8.
Ta znamena, ze rychlost vétru strmé roste a uz ve vzdalenosti 3 R od povrchu
hvézdy dosahuje témér 80 % konecné rychlosti. Oproti tomu vitr chladnych hvézd
mé o poznani mensi zrychleni, coz odpovida vétsim hodnotam g ([18]).

Rychlost ztraty hmoty M se nejcastéji zjistuje z emisnich ¢ar hvézdného
vétru (nejlépe z Ha nebo v pfipadé zativych chladnych hvézd z ¢ar molekuly
CO) a kone¢nou rychlost vétru, pfipadné rozdéleni rychlosti ve vétru lze odvodit
z modré hrany saturovaného P Cygni profilu nebo ze sitky ¢i profilu maserovych
¢ar zativych chladnych hvézd.

3.3  Hvézdny vitr zarivych chladnych hvézd

Chladné hvézdy s vysokym zafivym vykonem ztraceji hmotnost prostfednictvim
hvézdého vétru. Stejné jako u horkych hvézd je za to zodpovédné silné zarivé pole,
avSak samotny mechanismus je odlisny. Vitr zarivych chladnych hvézd je urych-
lovan absorpci (rozptylem) fotond na ¢asteckidch prachu. Budeme-li uvazovat
zjednodusujici predpoklad, ze se fotony pohybuji od hvézdy pouze v radialnim
sméru, zatimco reemise miize nastat v jakémkoli sméru, dostaneme tak divod,
pro¢ dochazi ke zrychlovani zrnka prachu radidlné smérem od hvézdy. Prachova
zrnka jsou schopna absorbovat zareni v Sirokém intervalu vinovych délek, proto
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se o tomto typu vétru iika, ze je pohanény kontinuem. Toto je také divod, proc,
na rozdil od horkych hvézd, zde Doppleriiv jev nehraje roli.

Hvézdny vitr urychlovany prachem se netyka vsSech chladnych hvézd, ale
pouze zarivych cervenych obri a veleobri a hvézd asymptotické vétve obrh
(AGB, mezi né patii dlouhoperiodické proménné miridy a silné infracervené a
maserové zdroje — hvézdy OH/IR). Zafivy vykon musi byt velmi vysoky, aby
mohl byt dostatek fotont k urychlovani vétru, pro AGB hvézdy je vykon vétsi
nez 10* Ly a pro veleobry dokonce vétsi nez 10° L. Efektivni teplota téchto
hvézd je v rozmezi od 2000 K do 3000 K. Teplota musi byt nizka, nebof pfi
vyssi teploté hvézdy by se prach nevytvoril nebo by vysublimoval. Co se tyka
hmotnosti téchto hvézd, ¢erveni obti a AGB hvézdy maji hmotnost mezi 0,4 M
a 8 Mg, Cerveni veleobii nad 8 Mg

Prach je slozen ze zrnek o velikosti do 0,1 pum, které 1ze podle slozeni v za-
sadé rozdélit do dvou skupin: grafitovy prach, vyskytujici se u hvézd bohatych
na uhlik, pro néz plati C'/O > 1; a prach silikdtovy, vznikajici u hvézd bohatych
na kyslik, pro néz plati, ze C'/O < 1. Prach u hvézd bohatych na uhlik je slozen
z amorfniho uhliku, pripadné z SiC, MgS ¢i Fe. Kiemikaty prach je tvofen riz-
nymi slouc¢eninami kfemiku jako napiiklad Mg,SiO4 nebo MgSiOj3. Ve vesmiru je
nim atmosféry (napt. veleobii spektralniho typu M) patii mezi kyslikaté hvézdy
s kfemikatym vétrem.

Pokud zanedbame zménu teploty prachu kvtli srazkam ¢i chemickym reak-
cim, je teplota prachu urcovana zarivou rovnovahou mezi absorpci dopadajiciho
zafeni a naslednou reemisi do vétsich vlnovych délek. Prerozdéleni energie roz-
ptylem na prachovych ¢asticich zptisobuje pozorovany infracerveny a radiovy
exces.

Hvézdny vitr chladnych hvézd vsak neni tvofen pouze prachem, dokonce az
dvéstékrat hmotnéjsi slozkou vétru je plyn (kromé vodiku a helia je pocetné
zastoupeni napiiklad molekul CO ¢i CN ([18])). Musi byt tedy né&jaky mecha-
nismus, pomoci néhoz dochazi k pfenosu hybnosti z prachu na plyn. Onim me-
chanismem neni nic jiného nez treci sila. Jak jsou prachové ¢astice urychlovany,
srazi se s molekulami plynu a ,,tdhnou“ je za sebou. Aby mohlo dochézet k pre-
nosu hybnosti mezi prachem a plynem, nesmi byt rozdil rychlosti téchto dvou
slozek prilis vysoky, jinak by zrnko prachu nevydrzelo srazky s molekulami plynu
a rozpadlo by se. Zaroven nesmi byt hustota vétru prilis nizka, v tom pripadé by
pocet srazek mezi plynem a prachem poklesl natolik, ze by nedochazelo k efek-
tivnimu pfenosu hybnosti, a vznikl by tak ¢isté prachovy vitr (podobné vznika
Cisté metalicky vitr u nékterych horkych hvézd).
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Nejvétst rychlost ztraty hmoty maji hvézdy asymptotické vétve obrt, M do-
sahuje a7z 10™* M, za rok (tzv. supervitr). Co &ni tyto hvézdy tak vyjimecné,
ze disponuji tak velkou rychlosti ztraty hmoty?

Jak jsem jiz zminila, efektivni teplota hvézdy a jeji pole zafeni urcuji, v jaké
vzdalenosti od hvézdy a jestli viibec se prachova zrna utvofi. Na hustoté latky
zase zavisi, jestli bude dochézet k efektivnimu prenosu hybnosti mezi prachovymi
casticemi a molekulami plynu. Hustota latky se ale se vzdalenosti od hvézdy
snizuje. A jsme u toho, pro¢ hvézdy AGB tak rychle ztraceji svou hmotnost.
Maji totiz mechanismus, ktery zajisti, Ze v misté kondenza¢niho poloméru (tedy
tam, kde dochazi k utvareni prachovych zrn, primérné vrstva o teploté zhruba
1500 K nachéazejici se typicky ve vzdalenosti dvou, t¥i polomért hvézdy) bude
hustota natolik vysokd, ze dojde ke vzniku pracho-plynného vétru. Onim tajem-
nym mechanismem, ktery latku zahustuje, jsou pulzace hvézd.

Diky pulzacim se vypuzuje velké mnozstvi hvézdné latky do prostoru ko-
lem hvézdy. Pokud by nedochézelo ke kondenzovani prachovych castic, latka by
spadla zpét na hvézdu. Jakmile se ale prach vytvori, je unasen smérem od hvézdy.
Kombinaci rozptylu zafeni na prachovych ¢asticich, které prach urychluji, a pul-
zaci, které latku zahustuji natolik, Ze dochdzi k dostateénému prenosu hybnosti
na plyn, vznika vitr zatrivych chladnych hvézd.

Rychlost ztraty hmoty se pohybuje v rozmezi od 107% do 10™* Mg, za rok,
tedy podobné jako u horkych hvézd. Jinak to je ale s kone¢nou rychlosti, ta byva
desetkrat az stokrat nizsi nez u horkych hvézd, u ¢ervenych obrt a veleobri se
pohybuje do 160 km/s, u AGB hvézd dokonce jen do 25 km/s. Velka rychlost
ztraty hmoty pri tak nizké rychlosti vétru se da vysvétlit tim, ze hvézdny vitr
chladnych hvézd je pomérné dost husty.

3.4 Vitr hvézd slune¢niho typu

V predchozi kapitole jsem se zminila o zarivych chladnych hvézdach, které maji
vitr urychlovany absorpci na prachovych ¢asticich. I méné zarivé chladné hvézdy
vSak mohou mit hvézdny vitr. Podminkou je, aby hvézdy mély horkou korénu,
vitr téchto hvézd je takzvany koronalni vitr. V pripadé naseho Slunce mu pak
fikdme slunecéni vitr.

Tento typ vétru vznika diky tepelné expanzi horké korony, je to vitr pohanény
gradientem tlaku plynu zptsobenym vysokou teplotou korény. Zatimco efektivni
teplota Slunce dosahuje hodnoty 5779 K, teplota korény je v fddu miliont kel-
vini. Predpoklada se, Ze prvotni pfi¢ina ohfivani korény tkvi v dynamovém
mechanismu téchto hvézd. Magnetické pole zesilené rotaci v centru hvézdy za-
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mrzava do plazmatu, konvekci je vynaseno k povrchu hvézdy, kde disipuje. Pti
disipaci vznikaji magnetohydrodynamické viny, které se siti fotosférou a v oblasti
chromosféry a korény se rozpadnou. Pfi rozpadu se uvolni velké mnozstvi me-
chanické a elektromagnetické energie, a dojde tak k ohfevu plazmatu. Tak néjak
je nejspise transportovana energie z centra hvézdy az ke koréné, ikdyz presna
pfifina znama neni ([24]).

Korénu bychom teoreticky mohli najit u vSech nedegerovanych hvézd chlad-
né&jsich nez cca 7000 K, nebot u téchto hvézd prevlada v podpovrchovych vrstvach
pienos energie konvekci. Uvaha to ale neni spravna, chladné hvézdy s vysokym
zafivym vykonem maji ztratu hmoty prostfednictvim hvézdného vétru urychlo-
vanym prachem natolik velkou, Ze se zde koréna nestaci vytvorit. Horkou korénu
a koronalni hvézdny vitr tak mtizeme najit u hvézd méné svitivych — u chladnych
hvézd hlavni posloupnosti pozdéjsich spektralnich typt nez F5 a u hvézd mezi
F5 IV a K1 III.

Obrazek 3: Nizsi vrstvy korény Slunce o teploté zhruba milion kelvini. Pozorovano
druzici SOHO na &afe Fe IX/X, A = 171 A. Jsou zde vidét koronalni diry (tmavé
oblasti), stfedné jasné klidné oblasti i nékolik erupci a protuberanci. ([e8])
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Podivame-li se na korénu Slunce z blizka, nejlépe v rentgenové nebo ultra-
fialové oblasti, najdeme na ni tfi typy oblasti: oblast uzavrenych magnetickiych
smycek, zde pozorujeme nejriznéjsi erupce a protuberance, ¢astice vsak neo-
poustéji hvézdu, tato oblast dosahuje teploty typicky 2 - 10 K; jejich protiklad
jsou klidné oblasti o teploté cca milion kelvint, je to zdroj pomalého slunec-
niho vétru (zhruba 300 km/s); tfeti oblasti jsou koronalni diry, ze kterych po-
chazi rychly slunecni vitr (asi 700 km/s). Primérna rychlost slune¢niho vétru je
zhruba 500 km/s, v klidné fazi slune¢niho cyklu muZe poklesnout jen na hod-
notu 300 km/s. Kone¢na rychlost ostatnich hvézd slune¢niho typu je podobna,
pohybuje se nejc¢astéji mezi 400-800 km/s. Rychlost ztraty hmoty neni vétsi nez
2-107 Mg, za rok, takZe Slunce za cely pobyt na hlavni posloupnosti (cca deset
miliard let) ztrati zanedbatelnych 0,01 % své ptivodni hmotnosti ([27]).

3.5 Hvézdny vitr horkych hvézd

Poslednim typem hvézdného vétru je hvézdny vitr horkych hvézd. Pro usnadnéni
dalsiho popisu budu predpokladat, ze hvézda zari jako bodovy zdroj, nenastava
vicenasobny rozptyl ani prekryvani jednotlivych car.

3.5.1 Urychlovani hvézdného vétru horkych hveézd

Spole¢nou vlastnosti horkych hvézd je vysoka efektivni teplota a s tim spo-
jeny vysoky zarivy tok. S intenzivnim polem zafeni souvisi dvé sily: zafriva sila
zpusobend rozptylem zdreni na volnych elektronech a predevsim sila zptisobené
carovym rozptylem. Obé tyto sily se podileji na urychlovani hvézdného vétru.

Zariva sila na jednotkovy objem f; je obecné zptisobena predavanim hybnosti
fotont okolni latce prostiednictvim absorpce nebo rozptylu. Ma velikost

fo= 1/()00)((7’, v)F(r,v)dv. (3.4)

c

S pouzitim vztahid (2.8) a (2.4) pro opacitu a zafivy tok mizeme napsat vztah
pro velikost sily zptisobené rozptylem zaieni na volnych elektronech jako

OTh Ne F(r
fz,e = ( ) (35)
c
Zarivy tok F' je spjat se zarivym vykonem hvézdy L vztahem
L
F(r)=— 3.6
() = oo (36)
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kde r je vzdalenost od stfedu hvézdy, zaroven zafivé zrychleni zptisobené roz-
ptylem na volnych elektronech se rovna podilu zéarivé sily f,. a hustoty p. Po
dosazeni stfedni molekulové hmotnosti i, = p/n. pro velikost zatrivého zrychleni

dostavame

fz,e UThL
Je="=—""—3. (3.7)
p Clte 4T
Porovname-li toto zrychleni s opa¢né orientovanym gravita¢nim zrychlenim

g = —GM/r? dostaneme tzv. Eddingtoniv parametr T

F:—@— Loy,

S = G (3.8)

Jelikoz se v této rovnici vyskytuji budto konstanty nebo proménné, které
se prilis§ neméni, je i Eddingtoniv parametr v atmosfére dané hvézdy témeér
konstantni a pro horké hvézdy mensi nez jedna (pro WR hvézdy nebo LBV je
Eddingtoniv parametr roven témeér jedné, tyto hvézdy se tedy velmi priblizuji
Eddingtonové limité ([30])). Sila zptsobena rozptylem zafeni na volnych elek-
tronech vyznamneé snizuje vysledné efektivni gravitacni zrychleni g., a s tim i
velikost tnikové rychlosti v,. Ty pak nabyvaji tvaru:

GM(1-T)

gc =4 + Gel = — 2 y (39)

vy = \/w. (3.10)

Co vitr urychluje predevsim, je sila zptisobend ¢arovym rozptylem, presnéji
absorpci UV fotontd v rezonanc¢nich carach tézsich prvka. Pro hvézdy s efektivni
teplotou vyssi nez 50 000 K to jsou hlavné atomy Si, S, P; pro hvézdy v rozmezi
efektivnich teplot 40 000-25 000 K to jsou C, N, O a pro hvézdy s efektivni
teplotou mezi 25 000 K a 6000 K jsou dominantni prvky skupiny zeleza ([18]).
Tato zariva sila je n€kolikrat vétsi nez gravitacni a v pripadé opticky tenkého
prostiedi muze byt fadove az tisickrat vetsi ([24]).

Jak c¢arovy rozptyl vznika, je popsano v podkapitole 2.5. Kli¢ k urychlovani
vétru je v tom, ze foton priléta ze sméru od hvézdy, ale po absorbci a nasledné
reemisi iontem je foton vyzaren do ndhodného sméru. Dochazi tak k tomu, ze
po absorpci fotonu je iont urychlen smérem od hvézdy, a pravdépodobnost, ze
by byl zpomalen na svou piivodni rychlost — vyzafenim fotonu pfimo ve sméru
svého pohybu, je velice mala.
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O kolik se zmeénila radidlni rychlost atomu, mizeme snadno odhadnout ze
zakona zachovani hybnosti. Budeme-li pfedpokladat, ze atom i foton se pohybuji
smérem od hvézdy, ze rychlost atomu je podstatné mensi nez rychlost svétla a
hvy < me, kde v je frekvence fotonu ve vztazné soustavé pohybujiciho se atomu
a m je hmotnost atomu, dospéjeme k tomuto vysledku:

; hvy

v — v, = mc(l cos ), (3.11)
pricemz na levé strané rovnice je rozdil radidlnich rychlosti atomu po reemisi
fotonu v, a pred absorpci v, a « znaci tthel mezi smérem letu ptivodniho fotonu
a reemitovaného.

Hvézdny vitr je tvofen prevazné vodikem a heliem: na tisic iont vodiku
typicky pripadéa sto iontt helia, 1200 volnych elektronti a jen jeden nebo dva ionty
téz8ich prvka ([15]). Nabizi se otézka, pro¢ dochazi k urychlovani vétru zrovna
na tak malo zastoupenych iontech? Je to proto, Ze tyto prvky maji mnohem
vice Car, ve kterych miize dochazet k ¢arovému rozptylu, nez helium nebo vodik.
Vétsina vodiku a helia byvaji ve vétru pln€ ionizovany a k urychleni vétru nijak
prispivat nemohou a v pfipadé He II zase lezi jeho nejsilnéjsi ¢ary v extrémné
ultrafialové oblasti, kde je maly tok zareni.

Atom tézkého prvku je urychlen a pro dostatecné husty vitr je pomoci Cou-
lombovskych srazek hybnost prenasena na ostatni castice vétru. Pro hvézdny
vitr s nizsi hustotou nebo s mensim zastoupenim tézsich prvki prestava dochéa-
zet k efektivnimu prenosu hybnosti na pasivni slozkou vétru a ¢ast energie se
spotfebuje na ohrati vétru. Je-li hvézdny vitr velice fidky nebo s opravdu malym
podilem kovi, dojde k oddéleni aktivni slozky vétru od pasivni, a vznika tak
Cisté metalicky vitr (spektralni typ A) ([15]).

Velmi dilezitou roli v urychlovani hvézdného vétru horkych hvézd hraje Dop-
plertv jev. Ve statické atmosféfe by byla vétsina fotonti, nutnad pro urcity ener-
giovy prechod, absorbovana nebo rozptylena ionty nedaleko od hvézdy a pro
vzdalen€jsi vrstvy by byl ¢arovy rozptyl potiebny k urychleni vétru pro danou
¢aru potlacen. Ale vzhledem k tomu, ze se vnéjsi atmosférické vrstvy pohybuji
se zrychlenim a zaroven je radialni rychlost atomt vétsi nez tepelné rychlost,
jevi se diky Dopplerové jevu materskd hvézda ionttim ¢im dal vic cervenéjsi,
a tak pro stejnou ¢aru musi absorbovat stale energeti¢téjsi fotony (vzhledem
ke statické soustavé). Ve vysledku proto atomy absorbuji zafeni, které nebylo
zeslabeno vrstvami pod nimi.

Toto plati pro hvézdy spektralnich typi O a B, pro obry a veleobry spekt-
ralniho typu A a jadra planetarnich mlhovin. U WR hvézd je situace ponékud
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ve spojitém spektru.

3.5.2 Pozorovani hvézdného vétru

Hvézdny vitr ovliviiuje zafeni hvézdy v rtznych spektralnich oborech. Hvézdny
vitr horkych hvézd je silné nadzvukovy, proto se v ném vytvafeji razové viny.
Réazova vilna zptsobi, ze se latka hvézdného vétru ohieje tak, Ze zacne zarit
v rentgenovém oboru. Hvézdy s ionizovanym vétrem (coz se tyka vétsiny horkych
hvézd s hvézdnym vétrem) vykazuji piebytek zéfeni v kontinuu v dlouhovlnném
oboru spektra. Tento infracerveny a radiovy exces zptisobeny prevazné volné-
volnou emisi ve vétru je ovSsem pomeérné slaby. V ultrafialovém a viditelném
oboru se hvézdny vitr projevuje emisnimi ¢arami anebo P Cygni profily car.

Rychlost ztraty hmoty se bézné zjistuje z emisnich Car (nejcastéji z Ha).
Miuze byt urcena i z P Cygni profilu, ale museli bychom znat pfesny pomér
ionizace a excitace daného iontu i jeho zastoupeni ve vétru. Rychlost ztraty
hmoty odvozend z pozorovani se u horkych hvézd pohybuje od 1072 M, za rok
v pfipadé nékterych jader planetdrnich mlhovin, pies 1075 Mg /rok u horkych
hvézd typt O a B, az po 107* M, /rok u nékterych WR nebo LBV hvézd ([17]).

Konec¢nou rychlost vétru lze nejlépe ziskat z modré hrany saturovaného P
Cygni profilu. Konec¢né rychlost vétru horkych hvézd se pohybuje od nékolika
stovek kilometrii za sekundu (napf. LBV) az po 3000 km/s, u jader planetérnich
mlhovin dokonce az do 4000 km/s.

Hodnota konecné rychlosti zavisi na unikové rychlosti a efektivni teploté
hvézdy. Pomeér konec¢né rychlosti k rychlosti tnikové je pro hvézdy typta O, B
a A téméf konstantni a jeho velikost se pohybuje pouze okolo tii hodnot ([17],
[18] a [19]): hvézdy s efektivni teplotou nad 21 000 K maji v /v, zhruba 2,6,
hvézdy o efektivni teploté mezi 21 000 K a 10 000 K maji tento pomér 1,3 az
1,4 a hvézdy pod 10 000 K maji konecnou rychlost mensi nebo rovnu tnikové
(Voo /vy = 0,7-1). Diskontinuita u efektivni teploty 21 000 K (blizko spektral-
niho typu B1) je zptisobena hlavné tim, Ze u teplejsich hvézd je vitr urychlovan
prevazné vysoce ionizovanymi, opticky tlustymi ¢arami C, N nebo O, a u hvézd
s T mezi 21 000 K a 10 000 K je zafiva sila zptisobena hlavné rozptylem ve
velkém mnozstvi ¢ar méné ionizovanych a opticky tenkych. Velkou roli zde hraje
rekombinace zeleza Fe IV na Fe III ([30]).

Zavislost pomeéru konecné rychlosti a inikové na teploté nejevi u WR hvézd
nebo jader planetarnich mlhovin skokové zmény a pohybuje se v rozmezi od 1,5
do 4 (WN hvézdy) nebo od 3 do 5 u jader planetarnich mlhovin.
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KAPITOLA 4.
CO SE SKRYVA POD NAZVEM
P Cygnr1?

V této kapitole jsem prevazné Cerpala z: [17], [18], [24] a [e2].

4.1 Hvézda P Cygni

Hvézda P Cygni je pomérné nendapadnou hvézdou o hvézdné velikosti 4,82 mag
nachézejici se v souhvézdi Labuté. Poprvé byla zaznamenana danskym astro-
nomem, matematikem a kartografem Willemem Janszoonem Blaeuem v srpnu
roku 1600, kdyz po dobu Sesti mésicti zatila jako hvézda o pozorované hvézdné
velikosti t71 magnitud. Nebylo divu, ze si Blaeu myslel, Ze objevil novou hvézdu,
tedy novu. P Cygni vSak nadale ménila svoji jasnost, az si vyslouzila prezdivku
,permanentni nova“. Dnes vime, Ze to je veleobr t¥idy Ia spektralniho typu Bl
a Ze patfi mezi prvni objevené zafivé modré proménné hvézdy (LBV).

Na konci 19. stoleti si americky astronom James Edward Keeler v§iml velkého
poctu neobvyklych emisnich car této hvézdy. Ty byly pozdéji identifikovany i u
jinych hvézd, avsak nazev tohoto charakteristického spektralniho profilu car byl
zachovan — P Cygni profil.

4.2 P Cygni profil

P Cygni profil je zajimavy carovy profil sklddajici se z absorpéni slozky v modré
oblasti ¢ary a emisni slozky v ¢ervené oblasti ¢arového profilu. Rychlosti latky
spoctené z dopplerovského rozsireni absorpéni slozky nam davaji hodnoty nékoli-
kanasobné vétsi nez jsou tnikové rychlosti z povrchu hvézdy. Je to tedy ukazatel
rozpinajici se obélky, at uz pfi explozich nov a supernov, anebo ,,jen“ hvézdného
vetru.
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4.2.1 Kvalitativni vysvétleni

Jak vznikd P Cygni profil, je ukdzano na obrazcich 4 a 5. Pfedstavme si model
sféricky symetrického hvézdného vétru, jehoz rychlost se vzdalenosti od hvézdy
roste. Prostor okolo hvézdy je vzhledem k vnéjsimu pozorovateli (predpoklé-
dejme, Ze to jsme my) rozdélen do tii ¢asti: oblast O zakrytd hvézdou, oblast
F, ktera naopak zakryva hvézdu, a oblast H, ktera vypliiuje zbyly prostor kolem
hvézdy.

to
observer

Obrazek 4: Schématické zndzornéni vzniku P Cygni profilu ([18])

V oblasti F jsou fotony matetské hvézdy v disledku rozptylu ve vétru vychy-
leny ze svych ptivodnich tras (které sméfovaly k ndm), a dochézi tak k absorpci.
Jelikoz se toto déje pii pohybu k nam, dochazi diky Dopplerové jevu k rozsireni
a posunuti ¢ary ke kratsim vlnovym délkam. Pozorujeme tak Sirokou absorpcni
¢aru v modré ¢asti ¢arového profilu, jejiz sitka odpovida Dopplerovu posunu pro
rychlosti mezi —v,, a 0, pfi¢emz —v., je nejvyssi rychlost, kterou vitr dosdhne
(znaménko je dano konvenci, rychlost ve sméru k ndm je zaporna, od nas kladna).

Ackoli ptivodni smér fotonii v oblasti H mifil mimo nés, ¢ast zafeni se k nam
ve hvézdném vétru rozptyli. To vytvari emisni profil s dopplerovskym posunem
pro rychlosti mezi —v,, a vy s nejvétsim rozdélenim pro hodnotu 0. Tento profil
je témeér symetricky, k rozptylu dochézi se stejnou pravdépodobnosti ve vétru
priblizujicim se k ndm jako ve vétru od nés se vzdalujicim. Jemna nesymetri¢nost
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je zpusobena tim, ze fotony rozptylené z oblasti O se k pozorovateli nedostanou,
takze Cervena Cast emisniho profilu je o trochu slabsi nez ¢ast modra.

SloZenim emisniho profilu a absorpéniho profilu v modré oblasti ¢ary dosta-
neme P Cygni profil (viz obrazek 5).

1.5F- F o
od
® - .
_.;I 0 — e — — — == —
B r ]
0sf- absorption o
L X 1 B e e S S ——— —
sl H
]
3 10F _—
b
o emission
0.0
5 Total —
® o ]
210 —]
7 - 1
0.5 P Cyg profile 3
0oC ]
—1.5 -1.0 = 0 0 1.0 1.5

Obrazek 5: Schématické zndzornéni vzniku P Cygni profilu ([18])

4.2.2 Kvantitativni vysvétleni

Alternativné lze vysvétlit P Cygni profil pomoci predstavy, podle které prostor
okolo hvézdy rozdélime na velké mnozstvi geometricky i opticky tenkych slupek.

Vezméme si jednu slupku o vnitinim poloméru r a tloustce Ar s expanzni
rychlosti o velikosti od v do v+Av. Hvézdny vitr v této slupce izotropicky rozpty-
luje fotony hvézdy, coz zpusobuje vznik ¢arového profilu s tizkou, k modré oblasti
spektra posunutou absorpéni slozkou a Sirokou emisni slozkou (viz obrazky 6 a
7).
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Obrazek 6: Geometrie slupky (vytvofeno podle [18]). Vektor rychlosti v mifi k pozo-

rovateli.

Obrazek 7: Absorpce A(v) a emise E(r) vzniklé rozptylem zafeni v jedné slupce
(nahote). Vysledny ¢arovy profil tenké slupky — od absorpéni slozky je odeétena emise
vznikajici v téZe oblasti a emisni slozka je bez emise z oblasti zakryté hvézdou (dole)

~ _V
O -V COS

fo}

[

OCCULTED

| | 1 L E

-V -V COS 6 0 +vcosf® +Vv

A(v)-E{v)
FLUX
|| | A
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DOPPLER VELOCITY

(([18]), mirné upraveno).
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Pro kazdou slupku bude jeji ¢arovy profil vypadat trochu jinak. Slozenim
absorpce a emise ve vSech slupkach dostaneme vysledny P Cygni profil.

Pomoci této predstavy mizeme vydedukovat, jak by vypadal P Cygni profil,
pokud by se absorbujici ionty nachéazely v riznych vzdalenostech od hvézdy.

Aby vznikl P Cygni profil, musi byt sloupcova koncentrace absorbujicich
ionttl vétsi nez zhruba 10'° iont - cm ™2 ([18]). Pokud je az do vzdélenosti r, od
sttedu hvézdy, kde vitr dosahuje rychlosti v,, koncentrace iont nizsi nebo se
ionty nevyskytuji vibec, slupky s rychlosti mensi nez v, k vytvoreni P Cygni
profilu nepfispé€ji. Vysledny profil je tak slozen z absorpéni slozky mezi rychlostmi
—VUso & —U, a slozky emisni mezi —v, a vy, kterd v rozmezi rychlosti —v, a v,
mé zhruba konstantni intenzitu.

Pokud se iont, na kterém dochézi k rozptylu fotonu, vyskytuje v dostatecné
koncentraci pouze do vzdalenosti 7, kde vitr dosahuje rychlosti vy, slupky s rych-
lostmi vétsimi nez v, k vytvoreni P Cygni profilu nepfispéji. Dostavame tak
pomeérné uzky carovy profil, z néhoz kone¢nou rychlost vétru nelze ziskat.

Jestli se iont nachazi pouze blizko hvézdy, absorpé¢ni slozka profilu bude vétsi
nez emisni slozka, nebot hvézda zakryva podstatnou ¢ast oblasti, ve které se
emisni profil utvari.

38



KapriTOLA 5.

7ZPRACOVANI

5.1 Hvézdy a charakteristiky pro HR diagram

Hvézdy, v jejichz spektrech jsem hledala zndmky hvézdného vétru, jsem si vy-
brala na zakladé ¢lanku [4]. Tento ¢lanek se zabyva zastoupenim atomii kysliku
v galaktickém disku, ale pro mé bylo podstatné, ze zde uvedené hvézdy byly pro-
meéfené spektrografem STIS. Celkem byla pouzita spektra 47 hvézd spektralnich
typtt O a B, luminozitnich tiid I az V.

Abych mohla tyto hvézdy umistit na HR diagram, hledala jsem pro kazdou
z nich jejich efektivni teplotu a zarivy vykon. Bohuzel tyto hodnoty se v rtiznych
zdrojich lisily a pro nékteré hvézdy nebyly uvedeny viibec, proto jsem se rozhodla
obé tyto charakteristiky urcit podle spektralniho typu. Pro vétsinu hvézd jsem
pouzila spektralni typ uvedeny v databazi SIMBAD ([e5]). U hvézdy HD 14434
jsem spektralni typ nalezla v ¢lanku [9], u hvézdy HD 91983 v ¢lanku [8], u
hvézdy HD 147888 v [10] a u hvézd HD 37367 a HD 212791 v [37]. Pro hvézdu
HD 36841 jsem nikde nenasla luminozitni tfidu, pro urceni jejich charakteristik
jsem ji povazovala za hvézdu hlavni posloupnosti.

Pro hvézdy spektralniho typu O byly efektivni teplota, zativy vykon i dal-
§i charakteristiky jako hmotnost nebo gravita¢ni zrychleni urceny na zakladé
¢lanku [22]. V tomto ¢lanku jsou vSechny parametry odvozené pouze pro lumi-
nozitni t¥idy I, IIT a V, pro podobry (II) a nadobry (IV) jsem brala primérnou
hodnotu z okolnich luminozitnich trid.

Pro hvézdy spektralniho typu B jsem efektivni teploty ziskala podle [e7].
Zarivy vykon a dalsi parametry (M, log g) byly pro hvézdy spektralniho typu B
urceny na zakladé ¢lanku [34]. Zde jsou hledané charaktekteristiky uvedeny pro
v8echny luminozitni tfidy, pro hvézdy na pomezi dvou spektralnich typt (napf.
B1,5) jsem vzala primérnou hodnotu z téchto dvou typt.

V tabulce 2 je ke kazdé hvézdé uveden jeji spektralni typ, hmotnost zao-
krouhlené na celé ¢islo, efektivni teplota zaokrouhlena na rad stovek a logaritmus
zatfivého vykonu zaokrouhleny na dvé desetinna mista. Piipony za luminozitni
tfidou blize popisuji vzhled spektra (napf. n zna¢i neostré ¢ary, p neobvyklé
spektrum atd.).
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Tabulka 2: Parametry hvézd

Hvézda Sp. typ | M [Mg] | T [K] | log %
HD 1383 B1 11 19 22400 4,86
HD 12323 | ON9 V 17 32900 | 4,77
HD 13268 o8V 21 34900 | 4,96
HD 14434 06.5V 28 37900 9,23
HD 27778 B3V 7 18700 3,34
HD 36841 08 21 34900 | 4,96
HD 37021 B1V 13 25400 | 4,22
HD 37061 B1V 13 25400 4,22
HD 37367 B2V 10 22000 3,78
HD 37903 B15V 11 23700 | 4,00
HD 43818 BO II 25 27500 | 5,14
HD 52266 o9V 17 32900 | 4,77
HD 63005 o6V 31 38900 9,32
HD 71634 B5 111 6 15000 3,10
HD 72754 B2 Ia 35 18500 9,50
HD 75309 B1 IIp 19 22400 | 4,86
HD 79186 B5 Ia 25 13600 5,14
HD 91824 | O7T V((f)) | 25 | 36900 | 5,14
HD 91983 B1 III 17 24000 4,62

HD 111934 | B1.51b 22 19700 5,02
HD 116852 09 III 22 31800 5,21
HD 122879 BO Ia 50 26000 5,78
HD 147888 | B3.5V 6 17900 3,19
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Tabulka 3: Pokracovani tabulky 2

Hvézda Sp. typ M [Mg] | T K] | log &£
HD 148594 B8 Vnn 3 11900 | 2,06
HD 152590 075V 23 35900 | 5,05
HD 156110 B3 Vn 7 18700 | 3,34
HD 157857 06.5 II1(f) 32 37100 | 5,54
HD 165955 B3 Vnp 7 18700 | 3,34
HD 175360 B6 III ) 14100 | 2,86
HD 185418 B0.5 V 16 27700 | 4,46
HD 190918 09.5 Tab, WN+ 28 30500 | 5,57
HD 192035 B0 ITI-IV(n) 23 29300 | 4,96
HD 192639 07 Ib(f) 38 | 35000 | 5,75
HD 198478 B2.5 Ia 32 17400 5,42
HD 198781 B0.5 V 16 27700 | 4,46
HD 201345 ON9 V 17 32900 | 4,77
HD 203532 B3 IV 8 17900 | 3,54
HD 206773 BOV 20 30000 | 4,70
HD 207198 09 Ile 26 31600 | 5,41
HD 208440 B1V 13 25400 4,22
HD 210809 09 Tab 30 31400 | 5,61
HD 212791 B3V 7 18700 | 3,34
HD 220057 B2 IV 11 21200 4,02
HD 232522 B1 II 19 22400 4.86
HD 308813 095V 16 31900 | 4,68

BD +53 2820 B0 IVn 22 29500 | 4,86
CPD -69 1743 B1 Vn 13 25400 4,22
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5.2 Vybér spekter

vvvvvv

se i P Cygni profily, vznikajici rezonan¢nim pifechodem, objevuji hlavné v této ob-
lasti spektra. UV zafeni ale zemska atmosféra témeétr nepropousti, proto je treba
data ziskavat ze spektrografii umisténych mimo Zemi. Spektra pouzita v této
praci byla ziskana ze spektrografu STIS (Space Telescope Imaging Spectrograph)
nachazejiciho se na palubé Hubbleova vesmirného dalekohledu (HST).

Tento spektrograf je soucasti HST od roku 1997. V roce 2004 v dtsledku
poruchy pfestal pracovat, ale v roce 2009 byl znovu uveden do provozu. Sklada
se ze t¥1 detektori: CCD pro viditelnou a blizkou infracervenou oblast spektra,
NUV MAMA (Near Ultraviolet Multi-Anode Microchannel Array) pro blizkou
UV oblast a koneéné FUV MAMA (Far Ultraviolet Multi-Anode Microchannel
Array) pro dalekou UV oblast ([e3]).

Archiv spekter je k dispozici na [e9]. Pouzila jsem spektra z detektoru FUV
MAMA (viz tabulka 4). Pokud byly pro danou hvézdu k dispozici dvé spektra,
bylo vybrano spektrum s vétsim rozsahem.

Na ukazku jsem vybrala ¢tyfi spektra, dvé maji rozsah 1150-1710 A a dvé
1163-1357 A (obrazky 8 az 11). Prvni spektrum z dvojice je bez rozpoznatelngch
ucinki vétru, druhé je naopak s dobie patrnymi P Cygni profily car. Ve spek-
trech jsou velmi pocetné tzké cary vznikajici v mezihvézdném prostiedi, tzv.
interstelarni ¢ary. Na vinové délce A = 1215,668 A se nachazi velice vyrazna
¢ara neutralniho vodiku La.
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Obrazek 8: UV spektrum hvézdy HD 208440 bez pozorovatelnych P Cygni profilt
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Obrazek 9: UV spektrum hvézdy HD 91824, P Cygni profil na dubletu N V
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Obrazek 10: UV spektrum hvézdy HD 36841 bez pozorovatelnych P Cygni profilt
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Obrazek 11: UV spektrum hvézdy HD 210809, P Cygni profily na ¢aradch C III, N V,
SiIVaCIV
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Tabulka 4: Spektra pouzita ze STIS

Hvézda Data ‘Rozsah [A] H Hvézda Data ‘Rozsah [A] ‘
HD 1383 | O6LZ01010 | 1150-1710 || HD 152590 | O6LZ67010 | 1150-1710
HD 12323 | 063505010 | 1150-1710 || HD 156110 |O5C01K010 | 1163-1357
HD 13268 | 063506010 | 1150-1710 || HD 157857 | O5C04D010 | 1163-1357
HD 14434 | 063508010 | 1150-1710 || HD 165955 | 063599010 | 1150-1710
HD 27778 | 059501020 | 1163-1357 || HD 175360 | O5C047010 | 1163-1357
HD 36841 | 063516010 | 1150-1710 || HD 185418 | O5C01Q010 | 1163-1357
HD 37021 | 059502010 | 1163-1357 || HD 190918 | O6359J010 | 1150-1710
HD 37061 | 059503010 | 1163-1357 || HD 192035 | O6359K010 | 1150-1710
HD 37367 | O5C013010 | 1163-1357 || HD 192639 | O5C08T010 | 1163-1357
HD 37903 | 059504010 | 1163-1357 || HD 198478 | O5C06J010 | 1163-1357
HD 43818 | O5C07I010 | 1163-1357 || HD 198781 | O5C049010 | 1163-1357
HD 52266 | O5C027010 | 1163-1357 || HD 201345 | O6359P010 | 1390-1581
HD 63005 | 063531010 | 1150-1710 || HD 203532 | O5C01S010 | 1163-1357
HD 71634 | O5C090010 | 1163-1357 || HD 206773 | O5C04T010 | 1163-1357
HD 72754 | O5C03E010 | 1163-1357 || HD 207198 | 059506020 | 1163-1357
HD 75309 | O5C05B010 | 1163-1357 || HD 208440 |O5C06MO010| 1163-1357
HD 79186 | O5C092010 | 1163-1357 || HD 210809 | O6359T010 | 1150-1710
HD 91824 | O5C095010 | 1163-1357 || HD 212791 | O5C04Q010 | 1163-1357
HD 91983 |O5C08N010 | 1163-1357 || HD 220057 | O5C01X010 | 1163-1357
HD 111934 | O5C03N010 | 1163-1357 || HD 232522 | O5C08J010 | 1163-1357
HD 116852 | O8NA03020| 1163-1357 || HD 308813 | 063559010 | 1150-1710
HD 122879 | O6LZ57010 | 1390-1587 || BD +53 2820 | 06359Q010 | 1150-1710
HD 147888 | 059505010 | 1163-1357 ||CPD -69 1743 | 063566010 | 1150-1710
HD 148594 | O5C04A010 | 1163-1357
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5.3 Syntetické spektrum

Aby byly ve spektrech bezpeéné poznany projevy hvézdného vétru, bylo tieba
je porovnat se spektry modelovymi. Na strankdch SYNSPECU [e4] se nachézeji
NLTE, planparalelni modely atmosfér odpovidajici spektralnim typtim O a B
([20], [21]). Pro rtzné chemické slozeni jsou zde spektra riznych teplot a hodnot
gravita¢niho zrychleni.

Vybirala jsem spektra s chemickym slozenim odpovidajicim Slunci. Spektra
pro O hvézdy jsou v rozmezi efektivnich teplot 27 500 K az 55 000 K, vzdy po
2500 K, a spektra B hvézd jsou v rozmezi efektivnich teplot 15 000 K az 30 000 K
po 1000 K. Hodnoty gravita¢niho zrychleni jsou po intervalech Alogg = 0,25.
Pro kazdou hvézdu bylo zvoleno spektrum s nejblizsi efektivni teplotou a loga-
ritmem gravitacniho zrychleni.

Aby se modelové spektrum co nejvice priblizilo spektru ziskaného z HST
(samoziejmé bez ucinki hvézdného vétru), bylo tfeba uvazovat kromé rozsifeni
Car tlakem (vlivem gravitace) i rozsifeni ¢ar rotaci hvézdy.

V tabulce 5 je ke kazdé hvézdé uvedena hodnota logaritmu gravitacniho
zrychleni a prumét rotaéni rychlosti (v siné). Hodnoty gravita¢niho zrychleni
jsem urcila podle spektralniho typu hvézdy z [22] a [34] a praméty rotacni rych-
losti jsem vétSinou ziskala z [8]. Index u rota¢ni rychlosti znadi jiny zdroj — b
je [11] a ¢ je [28]. U zbyvajicich Sesti hvézd (index a) jsem hodnoty v sini
nemohla najit, proto jsem je odhadla z [24]. V téchto skriptech jsou uvedeny
typické hodnoty rotac¢ni rychlosti pro nékteré spektralni typy horkych hvézd.
Protoze pozorujeme pouze primét rotacni rychlosti do naseho sméru, hodnoty
tam uvedené jsem zmensila na hodnotu v, sin 45°.

Néslednou konvoluci syntetického spektra jsem provedla v programu ROTIN3
([e4]).

Radialni rychlosti hvézd se pohybuji fadové v desitkach km/s (pFesné hodnoty
1ze zjistit naptiklad v katalogu [12]). Posun vlnové délky (A\) oproti laboratorni
(A) zjistime ze vztahu AX = X - %, kde se za v dosadi radidlni rychlost a c
je rychlost svétla ve vakuu. Posun vlnové délky vychazi fddové v setinach az
desetindch A, proto radialni rychlosti hvézd nebylo tfeba uvazovat.

Na obrazcich 12—-14 jsou ukazky variant P Cygni profilu. U hvézdy HD 63005
je na dubletu C IV vidét klasicky tvar P Cygni profilu, slozeny z emisni slozky a
slozky absorpcni, posunuté ke kratsim vinovym délkam. Na obréazcich 13 a 14 je
patrna pouze absorpcni slozka P Cygni profilu. U hvézdy HD 1383 doslo vlivem
vétru k vytvofeni asymetrického profilu ¢ar Si IV. Cara C III hvézdy HD 111934
je zase dopplerovsky rozsifena ke kratsim vlnovym délkam.
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Tabulka 5: Priméty rotacni rychlosti a gravitaéni zrychleni hvézd

Hvézda |log g | vy sini Hvézda log g | Vyot SN G
[km /] [km /]
HD 1383 | 3,31 7 HD 152590 | 3,92 63
HD 12323 (3,92 | 124 HD 156110 |4,06| 150°
HD 13268 [3,92| 303 HD 157857 [3,63| 106
HD 14434 | 3,92 | 388 HD 165955 [4,06 | 200°
HD 27778 [4,06| 121 HD 175360 |3,84| 144
HD 36841 (3,92 | 154 HD 185418 [4,00| 180
HD 37021 [4,00| 265 HD 190918 [3,19| 111
HD 37061 [4,00 | 137 HD 192035 [3,81| 133
HD 37367 | 4,06 22 HD 192639 |[3,40| 108
HD 37903 [4,03| 200 HD 198478 | 2,58 48
HD 43818 | 3,39 73 HD 198781 (4,00 | 249
HD 52266 | 3,92 | 257 HD 201345 |3,92 88
HD 63005 | 3,92 74 HD 203532 |3,89 | 170°
HD 71634 | 3,81 | 130° HD 206773 [4,00| 411
HD 72754 | 2,68 47 HD 207198 | 3,38 86
HD 75309 |3,31| 110° HD 208440 [4,00| 124
HD 79186 | 2,22 52 HD 210809 |3,23| 112
HD 91824 | 3,92 63 HD 212791 [4,06| 160
HD 91983 [3,71| 116 HD 220057 |3,88 | 160°

HD 111934 3,09 65 HD 232522 |3,31 90
HD 116852 3,53 | 132 HD 308813 [3,92| 197¢
HD 122879 3,05 88 BD +53 2820 | 3,88 | 145
HD 147888|4,07| 175 | CPD -69 1743(4,00| 120
HD 148594 | 4,07 | 257
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Obrazek 12: P Cygni profil na ¢afe C IV u hvézdy HD 63005
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Obrazek 14: Rozsiteni ¢ary C III zpusobené hvézdnym vétrem u hvézdy HD 111934

5.4 Vysledky

P Cygni profily a dalsi odlisnosti od vymodelovaného spektra byly patrny pouze
u téchto c¢ar: He II, C II, C III, C IV, Si III, Si IV a N V.

Tabulka 6: Cary hvézdného vétru ([e6] a [18])

Céra| CIII Si I NV CII Silv CIvV He II
A |[1175,710 | 1206,510 | 1238,821 | 1334,532 | 1393,760 | 1548,202 | 1640,474
[A] 1206,530 | 1242,804 | 1335,708 | 1402,770 | 1550,774

V tabulce 7 je ke kazdé hvézdé uvedeno, jestli se v dané ¢are nachazi P Cygni
profil, skladajici se z absorpc¢ni i emisni slozky — pismeno P; pouze absorpé¢ni
slozka P Cygni profilu, rozpoznatelna podle své asymetri¢nosti a/nebo rozsifeni
ke kratsim vinovym délkam — A; emisni ¢ara — E; néjaka veétsi odlisnost od
syntetického spektra, u které jsem si nebyla jista — 7. Pokud rozsah naméreného
spektra neumoznuje zobrazit danou ¢aru, je uvedeno pismeno n; je-li dana cara
ve spektru zobrazena a neni pozménéna hvézdnym vétrem, je oznacCena x.
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Tabulka 7: P Cygni profily

Hvézda |CII|SiIII|N V|[CII|SiIV|[CIV|HelI|

HD 1383 A
HD 12323
HD 13268
HD 14434
HD 27778
HD 36841
HD 37021
HD 37061
HD 37367
HD 37903
HD 43818
HD 52266
HD 63005
HD 71634
HD 72754
HD 75309
HD 79186
HD 91824
HD 91983
HD 111934
HD 116852
HD 122879

I
A
X
P
P
n
X
n
n
n
n
n
n
P
n
n
n
n
n
n
n
n
P

HD 147888 n

= v B . T T I v B R T T T A
T =R v T T T T - A R R R
T =R v B R o R o T < T v e v B o R R A= a v A -
T = T A I I T o T B A
5B B B B B B B BB XK BB B B B B XK B X X X

B B B B B B B B B B X B B B B B B X B X X X X
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Tabulka 8: Pokracovani tabulky 7

Hvézda |CII[SiII|NV[CII[SiIV|CIV|HelI|

HD 148594 X X X X n n n
HD 152590 X X P X X P X
HD 156110 X X X X n n n
HD 157857 P X P X n n n
HD 165955 X X X X X X X
HD 175360 X X X X n n n
HD 185418 X X X X n n n
HD 190918 X X P X X P E
HD 192035 X X X X X A X
HD 192639 P X P X n n n
HD 198478 X A X P n n n
HD 198781 X X X X n n n
HD 201345 n n n n X X n
HD 203532 X X X X n n n
HD 206773 X X A X n n n
HD 207198 P X P X n n n
HD 208440 X X X X n n n
HD 210809 P X P X P P X
HD 212791 X X X X n n n
HD 220057 X X X X n n n
HD 232522 X X X X n n n
HD 308813 X X X X X X X
BD +53 2820 | A X P X A P X
CPD -69 1743 | x X X X X ? X
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Céra C III se objevila ve spektrech 45 hvézd, u 6 hvézd méla profil P Cygni
a u dvou hvézd se ukazala jen jeho absorpé¢ni slozka. VSechny tyto hvézdy krome
HD 111934 maji zaroven P Cygni profil i u dubletu N V. Jen dvé hvézdy maji
spektrum naméfené az do vlnové délky 1710 A, pficemz zaroven vykazuji P
Cygny profily (alesponi absorpéni slozku) i u dublett Si IV a C IV (HD 210809
a BD 453 2820).

Pouze tti hvézdy maji u ¢ary Si III odlisnost od syntetického spektra zptiso-
benou vétrem — u hvézdy HD 111934 se projevil P Cygni profil v klasickém tvaru
a u hvézd HD 79186 a HD 198478 jen jeho absorc¢ni slozka. V tésné blizkosti se
viak nachézi velice silna ¢ara neutralniho vodiku Lo (A = 1215,668 A), ktera
velmi ovliviiuje vzhled okolniho spektra, coz zhorsuje vizualni identifikaci.

Nejvyssi pocet P Cygni profilti, 14, se objevil u dusikového dubletu N V,
u dvou dalsich hvézd se ukézala pouze absorpcni slozka a dvé hvézdy maji
spektrum nameérené mimo tuto vlnovou délku. Z vysledki je patrné, ze vsechny
hvézdy, které maji klasicky P Cygni profil u dubletu N V a zaroven jejich spek-
trum je v rozsahu do 1710 A (celkem sedm hvézd), maji P Cygni profil i u dubletu
CIV.

P Cygni profil ¢ary C II se objevil jen u hvézdy HD 198478, absorpéni slozku
vykazuje hvézda HD 79186, dvé hvézdy maji rozsah spektra mimo tuto vinovou
délku.

Pouze u 16 hvézd jsou ve spektru naméreny cary Si IV a C IV. U dubletu
Si IV se P Cygni profil objevil dvakrat a dvakrat pouze jeho absorpéni slozka. U
dubletu C IV osmkrat, absorpéni slozka dvakrat a u jedné hvézdy jsem si nebyla
jisté, zda se jedna o ¢aru vétru (CPD -69 1743).

Na cafe ionizovaného helia He II se neobjevil P Cygni profil ani jednou, zato
se tu u jediného zastupce Wolfovych-Rayetovych hvézd objevila vyrazna emisni
¢ara (HD 190918).
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Jak tyto ¢ary souvisi se spektralnim typem hvézd, je vidét v tabulkach 9-14.
V horni ¢asti tabulky jsou hvézdy, u kterych jsem v dané ¢are urcila P Cygni pro-
fil, pod vodorovnou ¢arou se nachézeji hvézdy s pouhou absorpéni ¢asti P Cygni
profilu a v ptipadé tabulky 14 (¢ara C IV) je posledni Fadek vénovan hvézdé

CPD -69 1743, u které jsem si nebyla jista, zda se jedna o projev hvézdného
vetru.

Tabulka 9: C III

Hvézda ‘ Sp. typ H Hvézda ‘ Sp. typ ‘
HD 43818 B0 II HD 192639 | O7 Ib(f)
HD 116852 | O9 III HD 207198 | O9 Ile
HD 157857 | 06.5 III(f) || HD 210809 | O9 Iab
HD 111934| B1.5Ib | BD +53 2820 | BO IVn

Céra C III se objevuje u viech hvézd typu O az po hvézdy spektralniho

typu B6, nejsilnéjsi je u hvézd B1l. P Cygni profil 1ze nalézt pro veleobry mezi
spektralnimi typy O4 I a B0,5 Ia, pro obry od O8 a nadobry od 09,5 ([7]).
Hvézdy, u kterych jsem v této ¢are nalezla projev hvézdného vétru, lezi v rozmezi
spektralnich typta 06,5 az B1,5, od podobru az po nejjasnéjsi veleobry.

Tabulka 10: Si III
Hvézda ‘ Sp. typ ‘
HD 111934 | B1.5 Ib
HD 79186 | B5 Ia
HD 198478 | B2.5 Ia

Céra Si III u velmi horkych hvézd chybi, nejvice je ovlivnéna hvézdnym
vétrem u veleobrtt O7-B1 ([33]). Hvézdy ze zkoumaného vzorku, které vykazovaly
P Cygni profil v této ¢are, jsou spektralnich typt od B1,5 po B5, vSechny tii
jsou veleobfi.
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Tabulka 11: N V

Hvézda Sp. typ H Hvézda Sp. typ
HD 13268 o8V HD 152590 075V
HD 14434 | 06.5 V HD 157857 06.5 III(f)
HD 43818 BO II HD 190918 | 09.5 Tab, WN—+
HD 52266 09V HD 192639 O7 Ib(f)
HD 63005 06 V HD 207198 09 Ile
HD 91824 | O7 V((f))| HD 210809 09 Iab
HD 116852 | O9III ||BD +53 2820 B0 IVn
HD 12323 | ON9 V HD 206773 B0 V

Dublet N V je nejsilnéjsi pro veleobry spektralniho typu O3, s mensi teplotou
i nizs§im zafivym vykonem hvézd je stale méné vyrazny, zanika u typu B1,5 ([31]).
P Cygni profil se velmi ¢asto objevuje u vSech hvézd typu O az po Bl, a to jak
u veleobrti, tak obrt ¢i hvézd hlavni posloupnosti. U chladnéjsich hvézd hlavni
posloupnosti se nej¢astéji objevuje uz jen absorpéni slozka P Cygni profilu ([33]).
Nejteplejsi hvézda, u které jsem v této ¢are urcila P Cygni profil, je spektralniho

typu O6, nejchladnéjsi jsou B0, jsou zde zastoupeny hvézdy vSech luminozitnich
tiid (I-V).

Tabulka 12: C II
Hvézda ‘ Sp. typ ‘
HD 198478 | B2.5 Ia
HD 79186 | B5 Ia

Dublet C II se obecné vyskytuje u hvézd od B0 az po A hvézdy, podle [31] je
nejsilngjsi u B2, [7] uvadi spetralni typ B8. U hvézd mezi Bl Ia a B2 Ia je nejvice
ovlivnénd hvézdnym vétrem ([7]), ale podle [33] neni vyjimkou P Cygni profil ani
u B hvézd hlavni posloupnosti. V mé praci jsou obé hvézdy spektralniho typu B
a luminozitni t¥idy Ia.
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Tabulka 13: Si IV

Hvézda ‘ Sp. typ H Hvézda ‘ Sp. typ ‘
HD 122879 | BO Ia || HD 210809 | O9 Iab
HD 1383 | B11II ||BD +53 2820 | BO IVn

Dublet Si IV je spolu s dubletem C IV jednim z nejcitlivéjsich indikatori
hvézdného vétru O a B hvézd. Cary Si IV se obecné objevuji u hvézd od spek-
tralniho typu 06,5 po B6 ([7]), [31] uvadi O3-B9, nejsilnéjsi je u O9 veleobri.
Se snizujicim se gravitacnim zrychlenim zesiluji. P Cygni profily se u téchto car
se objevuji prevazné u veleobrt, a to do B0,5, absorp¢ni slozka je patrna az do
spektralniho typu B8 ([33]). P Cygni profil klasického tvaru se v piipadé mnou
zkoumanych hvézd objevil u veleobrti tiid O9 a B0, absorpéni slozku jsem nalezla
u ranych B hvézd (luminozitni tfidy II a IV).

Tabulka 14: C IV

’ Hvézda ‘ Sp. typ H Hvézda ‘ Sp. typ
HD 13268 O8 V || HD 152590 075V
HD 14434 | 06.5 V| HD 190918 | 09.5 Iab, WN+
HD 63005 O6 V || HD 210809 09 Iab

HD 122879 | B0 Ia ||BD +53 2820 B0 IVn
HD 1383 B11I HD 192035 BO ITI-IV(n)
CPD -69 1743 | B1 Vn

v/

Dublet C IV je velmi vyrazny pro hvézdy typu O, nejsilnéjsi je pro veleobry
typu O3 ([31]). S vyssi luminozitni t¥idou a nizsi teplotou jeho sila klesa, i kdyz
patrny je az do spektralniho typu B9. P Cygni profily se nej¢astéji nachazeji u O
hvézd, od hvézd hlavni posloupnosti az po veleobry. Absorpéni slozka P Cygni
profilu se pozoruje do spektralniho typu B1 ([7]). Tato ¢4ra méla P Cygni profil u
pozdnich O hvézd a ranych B hvézd, od hvézd hlavni posloupnosti az po veleobry.
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Jaké je rozlozeni hvézd s P Cygni profilem v jednotlivych carach na HR
diagramu, je vidét na nasledujicich grafech (obrazky 15 az 20). Pro lepsi orientaci
na grafech byla vytvorena tato symbolika:

e A: dané cara ma profil P Cygni sklddajici se z absorp¢ni a emisni slozky
e B: v dané care se objevuje pouze absorpcni slozka P Cygni profilu

e C: v dané cafe je patrna vétsi odlisnost od syntetického spektra, mozna
zpusobena vétrem

D: tato cara neni ve spektru nameérena, ale hvézda ma hvézdny vitr a je
pravdépodobné, ze by tato ¢ara mohla mit P Cygni profil

E: hvézda ma hvézdny vitr, ale tato ¢ara nemé P Cygni profil (ani pouhou
absorp¢ni slozku)

F: hvézda by mohla mit hvézdny vitr, ale tato ¢ara nema P Cygni profil
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P Cygni profily jsem nalezla u 17 hvézd, pouze jeho absorpé¢ni slozka se
objevila u 5 hvézd, celkem tedy u 22 hvézd byla zjisténa pritomnost hvézdného
vétru (a u jedné hvézdy jsem si nebyla jistd). Pozorovatelny hvézdny vitr maji
hvézdy obou spektralnich typt (a WR hvézda), od hvézd hlavni posloupnosti az
po jasné veleobry.

Obrazek 21 ukazuje rozmisténi obrazii mnou zkoumanych hvézd na HR dia-
gramu. Pismeno P znadi, ze se ve spektru hvézdy nachézi alespon jeden P Cygni
profil, skladajici se z absorp¢ni a emisni slozky; pismeno A znamena, Ze se ve
spektru hvézdy objevila alespon jedna ¢ara, ktera byla vlivem vétru asymetrickéa
nebo rozsifena ke kratsim vinovym délkam; otaznik patii hvézdé, u které jsem
s jistotou nedokazala Tict, jestli mé nebo nemé hvézdny vitr, a k¥izek znamen4,
ze hvézda nemé pozorovatelny hvézdny vitr.
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5.5 Diskuse vysledki

Jednou z prvnich praci, zabyvajici se v€trem horkych hvézd a polohou jejich
obrazti na HR diagramu, je prace pant Snowa a Mortona [33] z roku 1976. Zjistili,
ze témeér vsechny hvézdy s absolutni hvézdnou velikosti nad My, ~ —6 mag,
tedy nad log L ~ 4,3 L., ztraceji hmotnost prostfednictvim hvézdného vétru.
Ze 47 hvézd pouze jedna hvézda majici hvézdny vitr lezela pod touto hranici a
jedna hvézda nevykazujici ztratu hmoty naopak zase nad touto hranici. Z toho
vyplyva, ze témér viechny O hvézdy by mély mit hvézdny vitr (M, ~ —6 mag
leZi zhruba u t¥idy B0,5 V), zaroveii i vSichni OB veleobfi by méli mit hvézdny
vitr (Myo & —6 mag odpovida hvézdé spektralniho typu B9 Ib).

O hranici My, ~ —6 mag se zminuji jesté dalsi ¢lanky: [25] z roku 1976 ¢i
[6] z roku 1978, [2] z roku 1980, [3] z roku 1982 ¢i [32] z roku 1994.

Z 16 hvézd typu O (pfesnéji je to 15 O hvézd a 1 WR hvézda) jsem 13
identifikovala jako hvézdy, které maji hvézdny vitr, u tii hvézd jsem P Cygni
profil nenalezla. Jsou to hvézdy: HD 36841 (O8, log% = 4,96), HD 201345
(ON9 V, log = = 4,77) a HD 308813 (09,5 V, log ;= = 4, 68).

U sedmi z osmi veleobrii jsem nalezla znamky hvézdného vétru, vyjimkou je
hvézda HD 72754 (B2 Ia, log % =5,50).

Kromé téchto ¢tyr vysSe jmenovanych hvézd je jesté pét hvézd se zarivym
vykonem vy$$sim nez udava hranice log L ~ 4,3 Lg, u kterych jsem zadnou
z variant P Cygni profilu nepozorovala. Jsou to hvézdy: HD 75309 (B1 Ilp,
log 1= = 4,86), HD 91983 (B IIL, log ¢~ = 4,62), HD 185418 (B0,5 V, log {= =
4,46), HD 198781 (B0,5 V, log % = 4,46) a hvézda HD 232522 (B1 II, log % =
4,86). Nenasla jsem zadnou hvézdu, kterd by méla spektrum ovlivnéné hvézdnym
vétrem a zaroven méla nizsi zarivy vykon nez udédva zminénd hranice (u hvézdy
CPD -69 1743, spektralniho typu B1 Vn, log % = 4,22, si ovSem nejsem jista).

Faktort, proc¢ devét hvézd lezi nad touto hranici, a pfesto jsem u nich nenasla
znamky hvézdného vétru, je vice. Efektivni teplotu i zafivy vykon jsem urcovala
podle spektralnich typd. U nékterych hvézd byl ve starsich ¢lancich uveden jiny
spektralni typ nez na strankiach SIMBADu ([e5]). Zaroven jsem se béhem své
prace setkala i s tim, Ze se na strankach SIMBADu spektralni typ u urcitych
hvézd v pribéhu ¢asu zménil. V praci jsem pak pouzila spektralni typ k datu 15.4
2011. Je proto mozné, ze mnou pouzity spektralni typ nemusi byt ten definitivni,
a ze hvézda ma tedy ve skutecnosti nizsi zatfivy vykon.

Velkou roli hraje i samotné urcovani charakteristik ze spektralniho typu.
Spektralni typy jsou definovany podle vyskytu jednotlivych jevi ve spektru.
K pritazeni efektivni teploty k jednotlivym spektriim jsou nutné modely atmo-

61



sfér, které se lisi svou slozitosti, nebot postupem ¢asu vznikaji modely zahrnujici
vice jevii. Mnou pouzivané kalibrace jsou z let 1981 ([34]), 1991 ([e7]) a 2005
([22]), proto mnou uréené efektivni teploty a zafivé vykony nemuseji odpovidat
skutecnym hodnotam téchto hvézd.

Dalsim faktorem je urcité skutecnost, ze sedm z deviti vyse zminénych hvézd
je znevyhodnéno mensim rozsahem nameéreného spektra. Je tedy mozné, ze by
se P Cygni profil objevil az v ¢arach mimo mnou provéiené spektrum.

V neposledni fadé hraje dtlezitou roli fakt, ze P Cygni profil ma Siroky rozsah
tvart. Bezpecné lze poznat klasicky P Cygni profil sestavajici ze slozky absorpéni
i emisni. Vyskytuje-li se pouze samotna absorpéni slozka P Cygni profilu, 1ze ji
poznat daleko hiife. Od ¢ary nepoznamenané vétrem se dé odlisit, pokud méa
asymetricky profil anebo je Dopplerovym jevem rozsifena ke krat$im vinovym
délkam. Pokud ma vsSak hvézda malou konec¢nou rychlost hvézdného vétru nebo
se na vzniku spektra podili vice faktort, na ¢afe neni dobfe patrné, zda se na
jejim vzhledu podepsal hvézdny vitr.

Moznosti jak zpresnit, které hvézdy s vyssim zarivym vykonem maji nebo ne-
maji pozorovatelny hvézdny vitr, by bylo zkoumanim profilu ¢ary Ha ve viditelné
oblasti spektra.
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KapriTOLA 6.

7 AVER

Ve své praci jsem se zabyvala rozlozenim obrazi horkych hvézd, které maji po-
zorovatelné znamky hvézdného vétru, na HR diagramu. Cilem bylo hledat v UV
spektrech projevy hvézdného vétru, konkrétné P Cygni profil. Jako vzorek po-
slouzilo 47 hvézd spektralnich typt O a B, luminozitnich t¥id I-V.

Porovnanim spekter ziskanych ze spektrografu STIS s modelovymi spektry
bylo u 22 hvézd rozpoznan P Cygni profil (a u jedné hvézdy jsem si nebyla jista).
Tento profil byl nalezen u Sesti rezonancnich ¢ar — C III, Si III, N V, C II, Si IV,
C IV. U jediné zastupkyné WR hvézd byla nalezena i emisni ¢ara He II. Pro
cary kovu byly déle sestrojeny grafy poukazujici na umisténi obrazt hvézd na
HR diagramu. Na zavér byl vytvoren HR diagram, rozlisujici, u kterych hvézd
jsem pozorovala projevy hvézdného vétru.

Nejnizsi zarivy vykon hvézdy, u kterého jsem bezpec¢né urcila znamky hvézd-
ného vétru, je u log L = 4,7 L. Nad hodnotou zafivého vykonu log L = 4,96 L,
maji vSechny hvézdy, kromé hvézdy HD 72754, ve svém UV spektru profily car
typu P Cygni. Hodnota zativého vykonu, ktera na HR diagramu déli oblast hor-
kych hvézd na hvézdy s hvézdnym vétrem a bez vétru, se v odborné literatute
udavé kolem hodnoty log L ~ 4,3 L. Cim mtiZe byt tato odlignost zptisobena,
je diskutovano v podkapitole 5.5.
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