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Abstrakt:

V predlozené diplomové praci studuji chemicky pekuliarni (CP) hvézdu HD
64740. Cilem mé préace je zjistit, jaké jsou pric¢iny fotometrické proménnosti
této hvézdy s nadbytkem helia.

Vseobecné se predpoklada, ze pozorované svételné zmény CP hvézd jsou
zpusobené nerovnomérnym rozlozenim chemickych prvka na povrchu téchto
rotujicich hvézd. Na zakladé vypocti modelt atmosfér urcuji, které prvky
ovliviji svételné zmény hvézdy HD 64740. Sestrojenim svételné kiivky
zjistuji malé amplitudy svételnych zmén v dusledku relativné malych od-
chylek od slune¢niho slozeni. Spoctena svételna kiivka je porovnana s po-
zorovanou svételnou kiivkou.

Kli¢ova slova: chemicky pekulidrni hvézdy, horké hvézdy, model atmosféry,
syntetické spektrum, svételné zmény, svételné kiivka

Abstract:

In the present work I study chemically peculiar (CP) star HD 64740. The
aim of my thesis is to determine the nature of the light variability of this
helium strong star.

It is commonly assumed that observed light variations of CP stars are
caused by inhomogeneous distribution of chemical elements on the surface
of these rotating stars. Based on the model atmosphere calculations I am
able to identify which chemical elements influence the light variability of
HD 64740. T construct light curves to find small amplitudes of light changes
due to the relatively small deviations from solar composition. The calculated
light curve is compared with the observed light curve.

Keywords: chemically peculiar stars, hot stars, model atmosphere, synthesic
spectrum, light variability, light curve
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Kapitola 1

Horké hvézdy

Nebeské sféra fascinovala lidi odedavna, jejim nejtypic¢téjsim dtvarem jsou
hvézdy. Dilezitost hvézd je patrna i ze samotného nazvu astronomie: ve sta-
rofectiné astron znamena hvézda a nomos zédkon, pravidlo, rad; jednoduse
feceno zakonik hvézd.

Hvézdy byly v minulosti rozdéleny na rané a pozdni, jenze toto déleni
vychazelo z mylné predstavy hvézdného vyvoje, podle které hvézdy vznikaji
jako horka télesa, ktera postupem casu chladnou. Dnes délime hvézdy na hor-
ké a chladné. Chladné hvézdy se typicky vyznacuji hvézdnou aktivitou, jakou
jsou fotosférické skvrny, erupce a protuberance, ale i vSeobecné pomalejsi
rotaci. Na druhou stranu horké hvézdy maji klidné atmosféry, vyskytuji
se u nich stabilni magnetickd pole a také ¢asto hvézdny vitr urychlovany
zafenim hvézdy.

Efektivni teplotu 7000 K, tedy spektralni tiidu F2, 1ze povazovat za hrani-
ci mezi horkymi a chladnymi hvézdami. Proto nés neprekvapi, ze Slunce
patii mezi chladné hvézdy. Spolu s horkymi hvézdami hlavni posloupnosti
patii do skupiny horkych hvézd také bili trpaslici, obii a veleobri populace I,
Herbigovy hvézdy, Wolfovy-Rayetovy hvézdy, horci podtrpaslici, jadra plane-
tarnich mlhovin, hvézdy horizontdlni vétve obri populace 11 a modii opozdilci.

Valnou vétsinu horkych hvézd fadime mezi objekty populace I tzv. staré-
ho disku. Tyto hvézdy vznikly pred nékolika miliardami nebo stovkami mili-
ont let a najdeme je prevazné v roviné Galaxie. Ve spiralnich ramenech na-
jdeme nedavno vzniklé hmotné horké hvézdy t¥idy B a O, které se nestacily
dostatecné vzdalit od mista svého zrodu. Tyto hvézdy patii k tzv. extrémni
populaci I, neboli k populaci mladého disku.

V této kapitole jsem Cerpala predevsim z téchto zdroju [4], [5], [28], [46],



[49], [50], [56], [59].

1.1 Chemicky pekuliarni hvézdy

Mezi horké hvézdy patii také chemicky pekuliarni (CP) hvézdy. Jedna se
o hvézdy horni c¢asti hlavni posloupnosti spektralni tiidy B0 az F2 tedy
s efektivni teplotou 30000 — 7000 K. Oznaceni téchto hvézd neni nahodné,
je dané jejich neobvyklym (pekulidrnim) spektrem. Divodem téchto podi-
vuhodnych spekter jsou vyrazné anomalie v abundanci prvka v atmosférach
téchto hvézd. Abundance vyjadiuje relativni zastoupeni pfislusného prvku
vici vodiku a vyjadiuje se v absolutni mite (1og(Npryiu/Ni)+12) nebo rela-
tivni mife (porovnéani absolutni abundance piislusného prvku ve hvézdé a
jeho absolutni abundance ve Slunci). Abundance muze byt jak zvysena, tak
snizend oproti slune¢nimu. V nadbytku jsou vétsinou Si, Cr, Mn, Fe, Eu,
Hg, v deficitu pak Ca a Sc.

1.2 Klasifikace CP hvézd

Jako prvni klasifikaci CP hvézd zavedl v roce 1933 Morgan. Rozdélil hvézdy
do nékolika skupin podle prevladajictho typu pekuliarity, ktery koreloval
s teplotou. Toto rozdéleni se ovSem pii dalsim méfeni spekter s vétsi dis-
perzi ukazalo jako nevyhovujici. Neexistuji totiz dvé CP hvézdy se stejnym
spektrem.

Preston, v roce 1974, zavedl dodnes pouzivanou klasifikaci CP hvézd.
Pozdéji byla tato klasifikace doplnéna Maitzenem. Jednotlivé typy jsou zde
fazeny podle rostouci teploty.

e CP1 - diive nazyvané metalické Am nebo Fm hvézdy se slabymi Ca 11
pomalou rotaci a jsou zpravidla bez silného magnetického pole. Efek-
tivni teplota je v rozmezi 7000 — 10000 K.

e CP2 - nazyvané také magnetické Ap a Bp hvézdy se zvySenou abun-
danci téchto prvki: Si, Cr, Sr, Eu ... Tyto hvézdy pomalu rotuji, ale
maji silné magnetické pole. Efektivni teplota 8 000 — 15000 K.



e CP3 - rtutovo-manganové (HgMn) hvézdy se zvySenou abundanci
Hg IT X 3984 a Mn II ¢ar. Velmi pomalu rotuji, bez silného magne-
tického pole. Efektivni teplota 10000 — 15000 K.

e CP4,5 - heliové slabé hvézdy, podobné CP2 hvézdam, ovSem s vyssi
teplotou (13000 — 20000 K) a nedostatkem helia.

e CP6,7 - heliove silné hvézdy, opét podobné CP2 hvézdam, avsak jesté
s vySsi teplotou a prebytkem helia

1.3 Anomalni sloZzeni povrchovych vrstev CP
hvézd

Mnoho astrofyziki se zabyvalo ptuvodem pozorované chemické anomaélie.
Od Burbidgovy hypotézy (1955) povrchovych jadernych reakei, pres Fowlera
a kolektivem (1965) a jejich vnitini nukleosyntézy ve hvézdé. Dale pak
Guthrieo hypotéza (1967) o kontaminaci povrchovych vrstev chemicky peku-
lidrnich hvézd pii vybuchu blizké supernovy, nebo také hypotéza o selek-
tivni akreci mezihvézdné latky Fizené magnetickym polem hvézdy (Havnes
& Conti 1971), az k dnes prijimané difizni hypotéze Michauda (1970).

Hlavni dlohu pri zarivé diftzi hraje zéariva sila, diky niz jsou atomy
s velkym G¢innym prifezem vyneseny smérem k povrchu. Cely difazni proces
je velmi pomaly. Aby k tomuto procesu doglo, musi mit tyto hvézdy stabilni
a nepohyblivé podpovrchové vrstvy a rotace hvézdy musi byt také pomala.
Horké hvézdy takovéto vrstvy maji, proto (ve vétsiné pripadi) v atmosférach
téchto hvézd nedochazi k rozsahlé konvekci. K vétsi stabilizaci dopoméha
také pritomnost globélniho magnetického pole, které brani neuporddanym
pohybtum elektricky nabitych ¢astic. Podminky v podpovrchovych vrstvach
jsou rizné, proto nachazime rozdilné typy pekuliarity.

1.4 Magnetické pole CP hvézd

Zvlastni misto v historii studia hvézdného magnetismu zaujimaji hvézdy
typu A. V roce 1947 se Babcockovi podafilo zmérit magnetické pole a to
u hvézdy 78 Vir. To, Ze si Babcock vybral pekulidrni hvézdu (78 Vir byla
klasifikovana jako A2p) neznamené, Ze predpokladal spojeni mezi pekuliarno-
sti a magnetickym polem. Misto toho se opiral o hypotézu, Ze rychle rotujici



hvézda m4 silné magnetické pole. Babcock piivodné véril, ze 78 Vir je rychle
rotujici hvézda, jejiz rotacni osa lezi (skoro) rovnobézné se zornym paprskem.
Pozdéji bylo i u dalsich hvézd zjisténo magnetické pole.

Po dlouhou dobu byly Ap a Bp hvézdy jediné hvézdy, tedy kromé Slunce,
ve kterych bylo definitivné rozpoznano a méfeno magnetické pole. Pokracu-
jici rozvoj pristrojového vybaveni vyvolal novy zadjem o pokus najit mag-
netické pole i v jinych CP hvézdach. Hlavnim cilem tohoto studia byly Am
a HgMn hvézdy. Prvni moderni studie tohoto typu byla rizena Mathysem
a Lanzem (1990), ktefi predpovidali pfitomnost magnetického pole s inten-
zitou fadové 2 kG v horké Am hvézdé o Peg. V roce 1993 Mathys a Lanz
objevili pritomnost magnetického pole u dalsich dvou horkych Am hvézd,
HD 29173 a HD 195479. Nicméné, navzdory zvySeni dosazitelné citlivosti
a presnosti detekce a méreni magnetického pole, ke kterému doslo béhem
poslednich 15 let, otazka pritomnosti magnetického pole v pekuliarnich Am
hvézdach zistava oteviena.

Vsechny magnetické CP hvézdy jsou proménné. Jako prvni vysvétlil
proménnost magnetického pole Babcock (1949) a to pomoci modelu hvézdy
rovnomérné rotujici jako tuhé téleso se zamrzlym magnetickym polem. Stibbs
(1950) propracoval tento model sklonéného rotatoru pro piipad dipolového
magnetického pole, kde dipél svirda s osou rotace obecné nenulovy thel .
Pozorované zmény jsou tedy dény rotaci hvézdy, maji geometrickou pric¢inu.
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Obrazek 1.1: Model sklonéného rotatoru. OP je osa rotace, OH osa magnetic-
kého dipo6lu, osa rotace svird s osou magnetického dip6lu thel 5 a se smérem
k pozorovateli svira uhel i. Obrazek prevzat z [5].



1.5 Spektroskopie CP hvézd

Jiz v roce 1897 Antonia Maury studovala spektrum hvézdy o CVn a povsim-
la si slabosti vapnikovych ¢ar a neobvykle intenzivniho dubletu sodiku. Proto
tuto hvézdu oznadila za pekuliarni. O nékolik let pozdé&ji (1914), jiz bylo
znamo, Ze o> CVn je spektroskopicky a fotometricky proménna a extrémy
svételné kiivky souhlasi s kfivkou intenzity ¢ar europia. Bylo také zjisténo,
ze radialni rychlost a intenzita ¢ar se méni v kvadratufte.

Rada vysledki odvozenych ze spekter z minulych let mohou byt po-
vazovana za spornd, jelikoz kvalitni vysokodisperzni spektra nebyla k dis-
pozici. Byla pouzivana fotograficka spektra, kde je hlavnim problémem pireve-
deni fotografickych denzit na intenzity. Zlom pfiSel az na konci 20. stoleti
s nastupem CCD techniky:.

Spektra CP hvézd jsou komplikované a pfi identifikaci ¢ar se setkavame
s fadou problémii. Dochézi zde k prekryvu spektralnich car (blendu), setka-
vame se zde také s ¢arami malo b&znych prvki (napf. vzacnych zemin),
ke kterym chybéji spolehliva atomova data. Vlivem magnetického pole docha-
zi také k rozstépeni spektralnich ¢ar a v neposledni fadé se méni jejich vzhled
vlivem nerovnomérného rozlozeni prvki na povrchu.

Jak jsem jiz zminila dfive, ze spektra (z vyskytu a intenzity spektralnich
¢ar jednotlivych prvki) je mozné odvodit chemické slozeni neboli abun-
dance prvki. V minulosti se urcovaly pomoci metody kiivky ristu, kde
hlavni dlohu hraly ekvivalentni sitky jednotlivych ¢ar vzhledem k sile os-
cilatoru. Slo o peclivou a zodpovédnou identifikaci spektralnich ar, ovem
téch vhodnych bylo velice mélo, diky jiz zminénému blendu. Dnes pouzivame
vypoctené modely hvézdnych atmosfér s volitelnymi vstupnimi parametry,
jako jsou efektivni teplota hvézdy T, hodnota povrchového gravita¢niho
zrychleni g, mikroturbulence, abundance jednotlivych prvki, primeét rotacni
rychlosti V. sin¢ apod. Diky témto modelim dokéZeme spocitat tzv. syn-
teticka spektra, kterd porovnavame s pozorovanymi spektry.

Musime mit ale stale na paméti, Zze modelovani atmosfér CP hvézd je
vzdy jen jistym pribliZzenim se skutecnosti.

1.6 Fotometrie CP hvézd

Vibec prvnim detektorem svétla ptichézejictho z hvézdy byly nase o¢i, ovsem
tato vizualni fotometrie byla, je a bude velmi subjektivni a nepfesna. Prvni
objektivni méfeni prisla s vynalezem fotografické emulze, dale nasledoval fo-
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tonésobi¢. I zde se vSak objevily nedostatky. Ty vedly k vytvofeni nového
detektoru, ktery v sobé zahrnuje vyhody fotografie a fotoelektrické fotome-
trie. CCD (Charge-Coupled Device) je mnohem mensi, citlivéjsi a 0¢innéjsi
v registraci fotonu nez klasickd fotografie. Diky tomuto zafizeni se docililo
zkraceni expozi¢ni doby a také zvétSeni maximalniho dosahu dalekohledt
nez tomu bylo pravé u klasickych fotografii. Ovsem tato technika se pro po-
zorovani CP hvézd pouziva pomérné maélo, protoze je obtizné vzhledem
k velké jasnosti typickych CP hvézd najit srovnatelné jasné srovnavaci hvézdy
pii malych zornych polich CCD kamer.

Nejznaméjsi a nejrozsitenéjsi standardni systém je Johnsonuv Siroko-
pasmovy UBYV systém, ktery je ¢asto rozsiten i do dlouhovlnné oblasti spek-
tra (RIJKL). V tomto systému bylo také provedeno nejvice méteni jasnosti
CP hvézd. Dalsim, velmi oblibenym systémem, je Stromgrentuv wwby. Ten
ma oproti UBV systému jednu zasadni vyhodu — je zde mozno urc¢it vysku
Balmerova skoku. V uvby fotometrii se vyuzivaji kromé zakladnich barevnych
indexti také uméle zkonstruované indexy, které prakticky nezéavisi na ex-
tinkci. Tento systém muze byt také doplnén jesté o specialni barevny index
tzv. (0 index, centrovany na ¢aru Hf.

Chemicky pekuliarni hvézdy maji jinou stavbu atmosfér nez normalni
hvézdy hlavni posloupnosti. Projevi se to mj. odlisnym rozloZenim energie
ve spektru. Tato odlisnost je natolik specifickd, ze umoziuje rozpoznat CP
hvézdy pomoci fotometrickych metod. Vyrazné deprese v rozlozeni energie
u CP hvézd nejspise souvisi s velkym mnozstvim spektralnich ¢ar a hran
sérii a setkavame se s nimi predevsim na vlnovych délkach 140, 420, 630 a
524 nm. Posledni zminéna deprese se vyskytuje u vSsech CP2 a CP4 hvézd,
k posouzeni jeji hloubky se vyuziva tzv. Maitzeniv indexr Aa.

1.7 Fotometrickd proménnost, mapovani povrchu

V Sedesatych letech minulého stoleti doslo k rozvoji fotometrického vyzkumu
CP hvézd a to diky zpresnéni fotometrické techniky a zavedeni a pochopeni
standardnich fotometrickych systému.

Diky fotometrii ziskavame svételné krivky, ze kterych mutzeme stanovit
periodu rotace hvézd a pfiblizné odhadnout rozlozeni fotometrickych skvrn
na povrchu hvézdy.

Rotacni perioda souhlasi s periodu vétsiny pozorovanych zmén, a jak uz
jsem zminila difve, tato rotace je velmi pomald od 1/2 dne u horkych CP
hvézd po desitky az stovky dni. Amplitudy svételnych zmén jsou fadové
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setiny magnitudy. Svételné kiivky maji zpravidla jednu nebo dvé vinky a
o tvaru kiivek rozhoduji fotometrické skvrny na povrchu hvézdy. Také bylo
dokézano, ze v riznych barvach jsou tvary svételnych kiivek rizné, dokonce
az v antifazi.

Prvni prukopnickou praci na analyzu struktury povrchu Ap hvézd provedl]
Deutsch (1958, 1970). Vyvinul metodu harmonické analyzy integrovanych
veli¢in, jako je ekvivalentni sitka a radialni rychlost. Goncharskij et al. (1982)
vypracoval formalismus pro inverzni problém zalozeny na analyze zmén ro-
ta¢nfho rozsiteni profilu ¢ar. Rizné modifikace tohoto dopplerovského ma-
povani, stejné jako jeji aplikace na Ap hvézdy, muzeme najit v pracich
od Piskunova (1990), Rice (1996) a Hatzes (1996). Kromé rozlozeni prvka
na povrchu hvézdy lze také soucasné mapovat magnetické pole a to diky tzv.
magnetickému dopplerovskému mapovani (Piskunov & Kohukhov 2002).

Jiz od prukopnické prace Deutsche (1958) byla uréena povrchové roz-
lozeni abundance nékolika desitek Ap hvézd. Vsechny hvézdy, kromé jedné
jediné (o And — nemagnetickd HgMn hvézda), patii do skupiny magnetic-
kych Ap hvézd. Nejcastéji mapované prvky jsou ty, které ukazuji nejvétsi
anomaélie. Tyto prvky jsou také pouzity pro klasifikaci Ap hvézd (Ryabchi-
kova 2003):

e helium u He-weak a He-strong hvézd
e kiemik a helium u Si-hvézd

e kiemik, chrom, Zelezo a vzacné zeminy u CrSi, Sr-Cr-Eu hvézd

V letech 1986 — 2001 doslo k mapovani povrchu, v rdmci néhoz bylo
zkouméno, zda dochézi ¢i nedochézi ke zménédm v povrchovém rozlozeni ne-
homogenit. Ukazalo se, ze ve vétsiné pripadi ke zménam nedochéazi. Tuto
skute¢nost muzeme brat jako dikaz stability a neménnosti v case téchto
struktur.

Bylo také zjisténo, Ze abundance vétsiny Ap hvézd souvisi s geometrii
magnetického pole. Lehké prvky jako jsou He, Li, Cl a vzécné zeminy (REE)
jsou soustfedény v blizkosti magnetickych pola. Podél magnetického rovniku
najdeme kyslik. Chrom a zelezo se zdaji byt soustiedény v oblasti mezi mag-
netickym rovnikem a magnetickym poélem, ovSem spojeni s magnetickym
polem je nejisté. Nékteré prvky, jako napt. vapnik, se zdaji byt na geometrii
magnetického pole nezavislé. Dalsi procesy, které mohou mit vliv na povr-
chové rozlozeni, jsou podle Kochukhov et al. (2002a); Vauclair (1975, 1982)
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ztrata hmoty a rotace. Tato domnénka je podporovana objevem nehomogen-
niho rozlozeni rtuti na povrchu jiz zminéné hvézdy o And (Adelman et al.
2002), kde Hg se vyskytuje podél rota¢niho rovniku.
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Kapitola 2

Hvézdné atmostéry

Jediné informace o hvézdach dostavame vétsinou diky elektromagnetickému
zafeni. Elektromagnetické zafeni zprostiedkovava pienos energie z centralni
oblasti na povrch hvézdy. Oblast, ze které k nam toto zafeni prichazi, se
nazyva hvézdna atmosféra. Studium této malo hmotné ¢asti hvézdy je velice
dilezité nejen k pochopeni déji, které ve hvézdé probihaji, ale také naptiklad
k pochopeni jejtho predchoziho i budouciho vyvoje.

V celé diplomové praci vyuzivim CGS soustavu. V této kapitole jsem
¢erpala z nasledujicich zdroju [26], [50], [58], [62].

2.1 Zakladni veli¢iny pro popis zareni
e Specificka intenzita zareni [,

Mnozstvi zarivé energie de, ktera projde v daném sméru n plochou dS v bodé
r do prostorového thlu dw v intervalu frekvenci (v, v+dr) mezi ¢asy t a t-+dt,
je dané nésledujicim vztahem:

de = I(7, 1, v,t) dS cos  dw dv dt, (2.1)

kde 6 je thel mezi smérem n a normalou k plose dS. Jednotka specifické
intenzity zéareni: [I] = ergs™' em 2 Hz !sr~!. Vzhledem k tomu, 7e fotony
jsou zékladnimi nositeli elektromagnetického zafeni, je intenzita zakladni
makroskopickd veli¢ina pro popis prenosu zéareni. Jeji velikost ve vakuu
nezavisi na vzdalenosti od zdroje — fotony se spontanné nerozpadaji.
Indexy v oznacuji veli¢iny vztazené k jednotce frekvence (v).
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e Stiedni intenzita zareni J, - nulty moment intenzity

]_ ]_ 27 T
LFt=— [ I, :7/ /L,' 646 dp. 2.9
J, (7, 1) ym / dw e sin © (2.2)

Pro planparalelni stacionarni ptipad s osou z (6 = 0), kdy intenzita zéavisi
jen na vysce z v atmosféte, lze J, jednoduse zapsat:

1 = 1 p+1
J(2) = 4—/ I,(2,0)27 sinfdf = 5[1 I,(z, p)dpy, (2.3)

m Jo
kde 27 sinfdf = —27w du, p = cosé.

e Tok zareni F, - prvni moment intenzity

Tok je vektor — uréuje smér F (7, v,t). Veli¢ina F - dS vyjadfuje mnozstvi
energie, protékajici plochou dS za jednotku c¢asu v jednotkovém intervalu
frekvenci.

—

F(7v,t) = j{ (7,7, v, ) dw. (2.4)
Jednotkou je: [F] = ergs™'em?Hz ! nebo Wm™2Hz !, Je to veli¢ina
pouzivand pro popis pienosu energie zafeni nitrem, hvézdnou atmosférou,
planetarni atmosférou nebo prostorem.

V piipadé sférické symetrie je nenulova pouze radialni slozka (r) vektoru
toku zarent:

27w
F(r,t) = /L, cos 0 dw = /0 /0 I, cos @ sinfdf de. (2.5)

F,(r) = 27 /WL, cosf sin 6 do
0

1 -1

= 27?/ ,u],,d,u—?w/ wl,du
0 0

= F(r)=F, (r)

1
= 27?/ pl, dp (2.6)
—1

Tok je casto napsan jako F = 7 F', kde F' je tzv. astrofyzikdlni tok.
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e Momenty intenzity

Pro sférickou symetrii (i pro planparalelni vrstvu) jsou prvni tfi momenty
intenzity s pouzitim p nasledujict:

1+

J,(2) = 5/, I, dp (2.7)
1+t

) = 5[ una (23)
1+,

K,(z) = 5 ), I, du (2.9)

Stiedni intenzita zafeni .J, neboli nulty moment intenzity byl definovany
v (2.3). H, je tzv. Eddingtoniv tok; H, = F, /4w, kde F, je v rovnici (2.5).
K, se nazyva K integrdlem a je spojen s tlakem zareni p, = (47/c) K, kde
py =+ [ 1, cos®dw.

2.2 Opacita a emisivita

Hmota a zafeni také na sebe vzajemné ptisobi. Fotony mohou byt pfi svém
prichodu hvézdnou atmosférou pohlceny, mohou byt opét vyzareny, pii-
padné muze dojit k jejich rozptylu. Z tohoto divodu je rozumné tyto pro-
cesy popisovat oddélené a to pomoci tzv. extinkéniho koeficientu x (7,7, v, t)
a emisniho koeficientu n(7, 1, v, t).

Eztinként koeficient (absorpcni koeficient) popisuje pohlceni energie z pole
zafeni hmotou. Je definovany v elementarnim objemu, plochou podstavy
dS, tloustky ds. Pak mnozstvi energie dE pohlcené timto objemem za ¢as
dt ze zafeni o intenzité I(7,7,v,t) v intervalu frekvenci dv dopadajiciho
ve sméru normaly k dS v elementu télesného thlu dw je rovno:

dE = x(r,n,v,t) I(r,n,v,t)dS ds dw dv dt. (2.10)

Jednotkou x je em™!, takZze 1/x mé rozmér délky a méii charakteristickou
volnou drahu fotonu, nez je absorbovan. Jinymi slovy je to stredni volnd
drdha fotonu.

Rozlisujeme dva typy absorpce: pravou absorpci a rozptyl. Pti pravé ab-
sorpci, nékdy nazyvané téz tepelna absorpce, dochéazi k pohlceni jednotlivych
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fotont, zatimco pfi rozptylu jsou fotony pohlceny a nasledné dojde k reemisi
v jiném sméru a s mirné odlisnou frekvenci. Plati néasledujici vztah:

X(7, v, t) = k(7T 1, v, t) + o7, 1, v, 1), (2.11)

kde x je pro pravou absorpci a o pro rozptyl.

Emisnt koeficient popisuje vyzafenou energii ve formé zareni. Tedy vyzarena
energie dE v elementarnim objemu v intervalu frekvenci dv do télesného thlu
dw ve sméru n za cas dt je:

dE = (7,7, v, t)dS ds dw dv dt. (2.12)
Jednotkou 7 je ergem 2 Hz 1s~tsr—i.

Existuje nékolik zdroji opacity v atmosférach hvézd: jsou to wdzaneé-
vdzané prechody, které vedou ke vzniku spektralnich ¢ar (u horkych hvézd
jsou to predevsim procesy spojené s vodikem a heliem ve viditelné oblasti a
CNO prvky v ultrafialové oblasti). Spektralni ¢ary mohou mit jak absorpéni
tak emisni profil. Absorpéni profil obecné vzniké v atmosférach, kde teplota
(a zdrojova funkce) klesé s rostouci vyskou. Emisni profil pak v atmosférach,
kde zdrojova funkce roste s vyskou v atmosfére. Dale vdzané-volné a volne-
volné prechody, ty tvori spojité spektrum (kontinuum — i zde jsou procesy
spojené predevsim s vodikem a heliem). A nakonec rozptyl.

2.3 Rovnice prenosu zareni

Rovnice pfenosu zafeni vyjadiuje zachovani celkové energie fotonu, ktery
projde elementarnim objemem o velikosti dS (kolmo ke sméru sifeni) a délky
ds (méfeno ve sméru $ifeni). Vezmeme-li v ivahu definice specifické intenzity
a absorpcniho a emisniho koeficientu, ziskame

I(r+ Ar, i, v, t + At) — (7,1, v,t)|dS dw dv dt =
(7,7, v, t) — x (7,7, v, t) I(7, 7, v, t)]ds dS dw dv dt. (2.13)

Tato rovnice vyjadruje skutecnost, ze rozdil mezi specifickou intenzitou pred
a po pruchodu elementarnim objemem se rovna rozdilu energie vyzafené a
absorbované timto objemem. Déle plati, ze ﬁ—z = %, kde As je vzdalenost,

kterou urazi paprsek za cas At.
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Rozdil intenzit na levé strané rovnice mizeme vyjadrit jako:

—d —dt =
S 88+68t

oI . ol ol 101
o o [ ] ds. (2.14)

0

Vyraz 5. miZeme napsat jako 7i - V, nakonec tedy dostaneme:

10
[at +1 - v] [<F7 ﬁa v, t) = 77(ﬁ ﬁ? v, t) - X<F7 ﬁ’ v, t) [(F’ ﬁ’ v t) (215>
C

Pro planparalelni atmosféru, n, = (dz/ds) = cosf = p, kde 6 je thel
mezi smérem §ifeni zareni a normalou k povrchu, plati:

10 0
Lc‘)t * 'u(?z] (2,0, ) = 0z, v, ) = X (2, v, ) 1z, 1) (2.16)
Pro staticky ptipad:
ol(z,p,v
pEBD) ) ) ), (217)

intenzita zareni je zde funkci pouze souradnice z, frekvence v a smérového
kosinu p.

Ve sférickyjch souradnicich plati:

) g0 sinbd 91—y 0

0s or r 89:ME+ r 6Tu

(2.18)

Tedy rovnice prenosu zareni pro sférickou symetrii ve statické atmosfére je
nésledujici:

a[(raluvy) 1—M2a[(T,M7V)_
T oy =n(r, p,v) = x(r; p,v) I(r, pyv). (2.19)

2.4 Optickd hloubka a zdrojova funkce

V piipadé jednodimenzionalni rovnice pienosu zafeni (2.16) je velmi vyhodné
zavést misto geometrické hloubky (z) optickou hloubku (7,,) definovanou:

dr, = —x.,dz. (2.20)
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Dale zavedeme zdrojovou funkci definovanou:

_

S, o (2.21)
je to tedy podil emisniho a absorpéniho koeficientu. Jednotkou je: [S] =
ergs tem 2 Hz lsr™! (stejné jako v pFipadé intenzit).

Pak rovnici pfenosu zafeni pro planparalelni atmosféru (2.16) muzeme
napsat v néasledujicim tvaru:

dr,
H dr,

=1,—8S,. (2.22)

2.5 Termodynamickid rovnovaha

Pti popisu hvézdnych atmosfér je potfeba znat termodynamicky stav je-
jich latky. Do stavu termodynamické rovnovahy se latka dostane v dokonale
uzavienych c¢astech prostoru, kde nedochézi k vymeéné castic, ani energie
s okolim, tedy v tzv. izolovanych soustavach. OvSem takovéto soustavy se
ve vesmiru nevyskytuji. Tedy ani hvézdné atmosféry nemohou byt ve stavu
termodynamické rovnovahy. Nicméné, pro mnohé hvézdy mutzeme pouzi-
vat predpoklad lokdlni termodynamické rovnovihy (LTE). Pti LTE muzeme
vyuzivat standardni termodynamické vztahy, které vsak nejsou globalni, ale
jsou zavislé na mistni (lokalni) teploté T. Zafeni ovSem nepiedpokladame
v tepelné rovnovaze, proto teoretické spektrum jiz neodpovida Planckové
funkci.

LTE je charakterizovano nasledujicimi tfemi distribucemi:

e Maxwellovo rozdéleni rychlosti
3/2 mU2
f(v)dv = (27:ZT) e” 2T 4mvidw. (2.23)

Tato rovnice nam tiké, jaka je pravdépodobnost, ze velikost rychlosti
Castice lezi v intervalu (v,v + dv), kde m je hmotnost Castice a k
je Boltzmannova konstanta. Nejpravdépodobnéjsi rychlost je déna —

vo = \/2kT /m, stfedni kvadraticka rychlost je v = \/3kT /m.

e Boltzmannova excita¢ni rovnice

i _ 95 o=(O6—xi)/KT (2.24)
i 9i 7
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kde n;, (n;), je obsazeni hladiny i, resp. j, ¢; statistickd vaha hladiny
1, X; je excitacni energie hladiny méfené od zékladni hladiny.

e Sahova ioniza¢ni rovnice

3/2
Nj+1 _ i2U]+1<T) QWmekT 6_%7 (225)
Nj Ne U](T) h?
udava podil koncentraci ionti ionizac¢nich stupni j + 1 a j. ne je
koncentrace elektront, U je parti¢ni funkce definovana jako Uj(T ) =

_Xij . e e, ..
> gije” ¥T, m, je hmotnost elektronu a x; ; je ioniza¢ni potencial.

Daéle v LTE plati, ze zdrojova funkce S, (2.20) je rovna Planckové funkeci
B,:

2hd 1
L
c’ err — 1
Lze snadno odvodit dva limitni pripady.
Pro vysokofrekvené¢ni limitu, (hv/kT) > 1, plati Wiendiv zdkon:
2hV3 hv

By, T) = —5—e . (2.27)
c

(2.26)

Zatimco pro nizkofrekvenéni limitu, (hv/kT) < 1, vstupuje platnost Raylei-
ghtiv-Jeansuv zdkon:
2kv?

B(v,T) ~ =

T. (2.28)

Ioniza¢ni a excita¢ni rovnovaha je pii LTE urcena srazkovymi procesy.
Pokud ovsem prevladaji zafivé procesy nad srdzkovymi je potieba pouzit
predpoklad tzv. statistické (dynamické) rovnovahy NLTE. Na rozdil od LTE,
kde ioniza¢ni a excitac¢ni rovnovaha byla zavisla pouze na teploté a hustoté
plazmatu, NLTE je zavisla také na stifedni intenzité zafeni. Proto pii ses-
tavovani rovnic statistické rovnovahy je potieba pro kazdou hladinu zapoci-
tat jak srazkovou excitaci a deexcitaci, tak zarivou excitaci a deexcitaci a
odpovidajici pfechody pro ionizaci a rekombinaci.

2.6 Zakladni rovnice hvézdnych atmosfér

Pripad horizontalné homogenni, planparalelni, statické atmosféry se nékdy
nazyva klasickd hvézdnd atmosféra. Pro tuto atmosféru existuje nékolik zé-
kladnich rovnic.
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e Rownice prenosu zdrent
V podkapitole 2.3 jsem se jiz rovnici pfenosu zafeni zabyvala. Pro plan-
paralelni statickou atmosféru lze vyuzit rovnici 2.16. Nékdy se vyuzivé

rovnice s pouzitim Eddingtonova faktoru f, kde f, = K, /J,. Déle
plati: % =J,—-5, a ‘i{f” = H,. Rovnici prenosu zareni tak muzeme
napsat v néasledujicim tvaru:
d2(f,J
—@QQ:L—&P (2.29)
dr?

e Rouwnice hydrostatické rovnovdihy
Rovnici hydrostatické rovnovahy miuzeme napsat ve tvaru:

dpP

- —_ 2.
e Py, (2.30)

kde P je celkovy tlak a je tvofen z tlaku plynu Py, tlaku zafeni P,.q
a turbulentniho tlaku Piyp.

Am [oo 1
P = Pgas + Prad + Pturb = NKT + 1/ dey + §pvt2urb> (231>
c Jo
kde v je turbulentni rychlost. Pomoci Lagrangeovy hmotnosti m,

definované jako hmotnost ve sloupci o priifezu 1 cm? nad danym bodem
v atmosféfe 1ze napsat:

dm = —pdz. (2.32)

Pro rovnici hydrostatické rovnovahy tak dostaneme jednoduchy tvar:
dpP

— = 2.33

am ¥ (2:33)

vzhledem k tomu, Ze g je konstantni v planparalelni atmosfére, dosta-
vame trivialni feSeni: P(m) = mg + P(0).

Rovnici hydrostatické rovnovahy muzeme také zapsat (se zanedbanim
turbulentniho tlaku) jako:

2.34
dm c Jo dm ( )

dP,a 4 © dK, 4  Xv
8% T =g-— —W/ X—Hl,dy.
cJo p

Pravé strana této rovnice vyjadiuje efektivni gravitacni zrychleni, tedy
pusobeni skuteéného gravitaéniho zrychleni (smérem do stfedu hvézdy)
minus zarivé zrychleni (pusobici smérem ven).
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e Rowvnice zdTiwé rovnovdhy
Celkovy radialni tok energie se zachovava:

V- F:tot =V- (F:rad + ﬁconv + ﬁcond + ﬁmech) = 0. (235)

Pro planparalelni atmosféru plati:

dFtot
dz

= 0. (2.36)

Zarivy, konvektivni a konduktivni toky jsou stanoveny radialnim teplot-
nim gradientem. Mechanicky tok popisuje pfenos energie vinami jakeé-
hokoli typu (napft. zvukovymi vlnami, vnitinimi gravita¢nimi vlnami
atd.). Je dulezity v chromosférach chladnych hvézd a v koréné, ale
ve fotosfére nikoliv. Kondukce je dulezita pouze v koréné a v de-
generovanych nitrech hvézd, zatimco konvekce hraje roli v hlubokych
vrstvach sluneéni atmosféry a ostatnich chladnych hvézd.

Podminkou zafivé rovnovahy je fakt, ze celkovy tok energie se rovna
zafivému toku skrz atmosféru:

Frna(2) = / F(2)dv = F. (2.37)
0
Tato rovnice miize byt prepsana pomoci rovnice pfenosu zafeni jako:
/ (kydy, —m)dv = / ky(J, —S,)dv = 0. (2.38)
0 0

Rovnice neobsahuje celkovy absorpéni koeficient x, (2.10), ale pouze
pravou absorpci k, (neboli termélni absorpéni koeficient). Je to dano
tim, Ze rozptylovy Clen se vyrusi.

e Rownice statistické rovnovihy (pro NLTE)

J#i J#i

kde n; je koncentrace atomu/iontt nachézejici se v hladiné i, R;; a Cj;
je zafivy a srazkovy rate, pro prechod z hladiny ¢ do hladiny j.
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Kapitola 3

Bohlender, D. A.: Dizertac¢ni
prace

Pro svou diplomovou praci jsem vychézela z dizerta¢ni prace Davida Allana
Bohlendera (1988). Ve své préci studuje abundanci a geometrii magnetic-
kého pole péti hvézd s nadbytkem helia. Vybral si tyto hvézdy: HD 64740,
HD 58260, 6 Ori C, ¢ Ori E, HD 37776. Celou praci mé rozdélenou do osmi
kapitol.

V tvodni kapitole se zabyva historii pozorovani hvézdy o Ori E. Od ob-
jeveni jejich velmi silnych heliovych ¢ar (Berger 1956), pfes ¢lenstvi v sys-
tému o Ori (Greenstein & Wallerstein 1958) a celkovou analyzu v roce 1970
(Klinglesmith et. al 1970). Walbron (1974) objevil jasnou proménnost Ho
emise ve spektru o Ori E. Ha emise byla pozorovana také ve spektru téchto
hvézd: HD 37017, HD 37776 a HD 64740. Dale hvézdu o Ori E srovnavé
s A a B magnetickymi hvézdami, respektive s SrCrEu Ap hvézdami, Si Bp
hvézdami a s hvézdami heliové slabymi.

V uvodni kapitole se také zabyva modelem sklonéného rotatoru, diky né-
muz lze vysvétlit pozorované zmény pekuliarnich A a B hvézd, a magnetic-
kym polem. Dalsi odstavce jsou vénované obecné hvézdam s nadbytkem he-
lia, zde uvadi prace Osmera & Petersona (1974) a Hungera (1975, 1986a,b).
Také je zde zminka o evoluénim postaveni heliové silnych hvézd a hvézdném
vétru.

Druhéa kapitola se zabyva spektralnim a magnetickym pozorovanim a
metodami prevodu téchto dat do formy vhodné pro modelovani. Spektra byla
ziskana 3,6 metrovym dalekohledem béhem Sesti noci v lednu 1986 na Hawai,
Mauna Kea. Ale pouze CtyTi noci byly fotometricky kvalitni. Pozorovalo se
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ve dvou spektralnich oblastech. Oblast AA4400 — 4580 A byla vybrana proto,
ze obsahuje Zeemanovsky citlivy multiplet Si 11T (AA4552, 4567 a 4574 A) a
silnou a slabou heliovou ¢aru (He T AM4470 a 4415 A). Druha oblast byla
zaméfena na H, sahé od 3980 az 4160 A. Toto okno také obsahuje multiplet
Si II, ktery (s kombinaci ¢ar Si IIT) miize byt pouzit jako indikator teploty.
Také obsahuje caru N II (A3995A) a nékolik dalsich heliovych Gar véetné
He T AM009 a 4026 A. Dalsi odstavee jsou vénované zpracovani snimki.

V druhé kapitole se rovnéz zabyva magnetickym polem. Data byla ziskana
na tfech mistech: v du Pontu 2,5 metrovym dalekohledem v Las Campanas
Observatory, 1,5 metrovym dalekohledem na Palomar Observatory a na Uni-
versité ve Western Ontario 1,2 metrovym dalekohledem. Ve vSech pripadech
byl pouzit urcity fotoelektricky mobilni polarimetr, nebo velmi podobné za-
fizeni z Lavalské Univerzity. Detailni popis zafizeni a pozorovaci techniky
jsou popsany v ¢lancich napt. Landstreet (1980, 1982); Borra & Landstreet
(1977). Magnetické pozorovani H bylo doplnéno o pozorovani pomoci He 1
A5876 A ve snaze zmapovat povrchové rozlozeni helia se srovnanim magne-
tickych kiivek ziskanych s (pfedpokladem) rovnomérného rozlozeni vodiku
pomoci kfivek ziskanych z A5876 A. Pro hvézdy s nadbytkem helia plati,
e magnetické pozorovani ziskané z H3 a He I A5876 A dava priblizné ste-
jné hodnoty. To naznacuje, ze ackoliv je helium u téchto hvézd rozlozeno
na povrchu nerovnomérné, rozdil intenzit ¢ar mezi oblastmi vysoké a nizké
abundance je maly. Pozorovani mnohych hvézd s nadbytkem helia ukazuji,
ze zmény magnetického pole maji stejnou periodu jako fotometrické nebo
spektralni zmeény.

Star Period £ op (d) Be extrema (G) By By _(G) &

56 0ri C . -3400, constant
o Ori E 1.19081+.00001 +2810 to —-1490 660 2150 0.474
HD 37776 1.53869%.00007 +2540 to -2180
HD 58260 . +2300, constant

HD 64740 1.33026+.00006 4490 to =890 =200 690 0.250

Tabulka 3.1: Prehled méfeni magnetického pole. Tabulka prevzata z [7].

Tabulka 3.1 je prevzaté z dizertacni prace D.A.Bohlendera (1988) a ob-
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sahuje prehled pozorovani fotoelektrického a magnetického pole péti heliovée
silnych hvézd. Je zde také zahrnuta perioda kazdé hvézdy (Thompson &
Landstreet 1985; Bohlender et al. 1987), pozorované extrémy magnetického
pole a jednotlivé jeji parametry. Jak je z tabulky patrné, kazd4 hvézda ma
vyznamné magnetické pole s maximalni intenzitou pohybujici se od 900 G
u HD 64740 k 3400 G pro 6 Ori C.

Tteti kapitola je vénovana programiim, které Bohlender ve své praci
pouzil. Zakladni program je modifikovana verze programu pro vypocet syn-
tetickych spekter vyvinutého Landstreetem (1988), ZEEMAN. Tento kod je
pséan ve Fortranu 77. ZEEMAN pocité integrované intenzity a polariza¢ni
profily spektralnich ¢ar pro predpokladany model atmosféry, magnetické ge-
ometrie a rozlozeni povrchové abundance. Pro tyto vypocty jsou potiebna
ruzna data, patii mezi né napiiklad atomova hmotnost, ionizacni potencialy
atd. Vyuziva jiz dfive publikované modely hvézdnych atmostér, vypocitané
Klinglesmithem (1979) a Kuruczem (1979). Jsou zde také udaje specifikujici
sklon rota¢ni osy hvézdy, sklon magnetické osy, intenzity dipoélového pole
reprezentované magnetickym polem, polohy a jednotlivé abundance pro mo-
delované prvky a rotacni periody, ve kterych jsou modelové profily pocitany.
Dalsi program, ktery Bohlender pouzil, je COMPON. Je to hlavni program
pro vypocet relativniho stépeni a intenzit car za predpokladu LS vazby. Pro-
gram LTELC pak urcuje poméry opacit ¢ara-kontinuum a konstanty ttlumu
v kazdé hloubce v modelu atmosféry pro kazdou ¢aru modelovanou ve speci-
fickém oknu vlnovych délek. Viditelné ¢ast hvézdy je rozdélena na 60 oblasti
o priblizné stejné plose. Vyuziva programu MAGFLD s pouzitim magnetic-
kych geometrickych dat pro vypocet lokalnich hodnot povrchového magne-
tického pole.

Lokalni abundance ziskal pomoci programu ABZSP, ktery, diky specifické
abundané¢ni geometrii, urcuje, zda urcity povrchovy prvek se nachazi v abun-
dan¢ni skvrné a je-li v nadbytku nebo v deficitu. Tento program také vyuziva
lokalni hodnoty magnetického pole k urc¢eni pozic vilnové délky riznych Zee-
manovskych slozek kazdé ¢ary ve srovnéani s referencni vinovou délkou. Pod-
statna cést vypoctu se provadi programem LINPRO. V modelovanych spek-
tralnich oblastech pocitéa intenzity a polarizacni profily kazdé ¢ary zahrnujici
lokalni hodnoty povrchové abundance vybranych prvku a rozstépeni spek-
tralnich ¢ar zptsobené povrchovym magnetickym polem. Lokélni profily se
pak scitaji pfes celou polokouli hvézdy se zapoc¢tenim Dopplerova posuvu.
V dalsich ¢astech treti kapitoly si muzete precist detailni informace o vstup-
nich datech a jednotlivych slozkidch programu ZEEMAN a také detailnéjsi
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popis jednotlivych programii.

V kapitolach 4 az 7 jsou studované jednotlivé hvézdy. Neproménné hvézdy
60 Ori C a HD 58260 jsou uvedené v jedné kapitole, ostatni hvézdy pak
samostatné. Kazda kapitola zahrnuje zékladni informace o dané hvézdé, po-
zorovani, modelovani a zavére¢nou diskuzi vysledkii.

Zavérecna kapitola je vénované celkové diskuzi vysledku a také jsou zde
naméty pro dalsi praci.

3.1 HD 64740

HD 64740 (HR 3089) je nejjasngjsi znama hvézda s nadbytkem helia. Byla
objevena jako heliové silné hvézda Hiltnerem, Garrisonem a Schildem (1969).
Nissen (1974) fotometricky potvrdil jeji anomalni heliovou abundanci a na-
vrhl, Ze epe > 0.20 (ege = Nue/Niota1). Podle Hungera (1975), Kaufmann a
Schacht analyzovali tuto hvézdu a urcili jeji zakladni charakteristiky; Ter =
23500K, logg = 3.9, vsini = 160kms™!, Ng./Ng = 0.67, log(L/Ly) =
3.62, R/R; = 4.0, M/M, = 4.5, r = 200 pc. Také se zabyvali abundanci
jednotlivych prvki, podle nich kyslik a kifemik mé& normaélni zastoupeni,
uhlik je v deficitu a dusik v nadbytku. Nicméné tato prace nikdy nebyla
publikovana. Prvni ultrafialové spektrum bylo ziskano druzici TD-1 (Swings
et al. 1973; Vreux et al. 1973). V roce 1974 Walborn oznamil moznou de-
tekci Ha emise, podobnou té, ktera je pozorovana u prototypu heliové silné
hvézdy o Ori E. Lester (1976) provedl srovnani hvézdy HD 64740 a nor-
malni hvézdy A Sco a zjistil, ze uhlik a kifemik maji normalni abundanci, za-
timco dusik je v nadbytku. Podle n¢j ma HD 64740 T, = 22500 K, logg =
4.15, Ngo/Ng = 0.30 a vsini = 160 + 20kms~!. Navrhl také, Ze mag-
netické pole muze byt tim mechanismem, ktery zptsobuje nerovnomérné
rozlozeni prvka na povrchu hvézdy. Groote, Kaufmann & Hunger (1978)
zverejnili nepublikované vysledky Grooteho a Kaufmanna, podle kterych
mé hvézda HD 64740 nésledujici charakteristiky: Ty = 28 500K, logg =
4.15, Npe/(Nu + Npo) = 0.76, vsini = 150kms~t. Vzhledem k vysoké
teploté provedli ve spektru NLTE analyzu kiemikovych ¢ar a navrhli nizsi
efektivni teplotu 27000 K, ovSem i tato hodnota je nadhodnocena. I tak to
je jedna z nejteplejsich znamych heliové silnych hvézd a nejteplejsi znama
magneticka hvézda vibec. Také naznacili, Zze hvézda muze byt kandidatkou
pro rentgenovy zdroj 4 U 0750-49.

Prvni idaje o proménnosti heliové ¢ary (He I A4026 A) hvézdy HD 64740
byly oznameny Pedersenem & Thomsonem (1977) s hodnotou periody 1.3295
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dni. Dalsi pozorovani (Pedersen 1979) pfinesla presnéjsi hodnotu 1.33016 +
0.00016 dni. Pedersen potvrdil Walbornovu zpréavu z roku 1974, tedy i on
pozoroval Ha emisi a to blizko okamziku maxima intenzity heliové cary.
V tomtéz roce objevili Borra a Landstreet 1979) proménné magnetické pole
a Lester (1979) oznamil proménnost ultrafialovych ¢ar C II, N II, Si IIT a Si
IV se stejnou periodou jako optickd data. O tii roky pozdéji Barker et al.
(1982) predstavili dalsi dikazy o proménnosti tohoto ultrafialového spektra.
Kombinaci v8ech magnetickych a spektrofotometrickych pozorovani Bohlen-
der et al. (1987) ziskali periodu 1.33026 & 0.00006 dni. Faze u této hvézdy
byla spo¢tena efemeridou danou opét Bohlenderem et al. (1987)

JD(B,-) = 2444611.859 + 1.33026 F, (3.1)

kde JD(B.-) predstavuje ¢as minima magnetického pole.

3.2 Magnetické pole HD 64740

Rozsahla fotoelektrickda pozorovani Zeemanovym analyzatorem hvézdy HD
64740 byla jiz diive publikovana (Borra & Landstreet 1979; Bohlender et al.
1987). Polarizacni méfeni byly ziskany v kiidlech H3 a He I A5876 A. Data
naznacuji, ze magnetické pole této hvézdy muze mit dipolovy charakter.

B, (Kilogauss)
Q
1

Phase

Obrazek 3.1: Kiivka magnetického pole hvézdy HD 64740. Jednotlivé sym-
boly: prazdna kolecka — Hf pozorovana Borrem & Landstreetem (1979);
plna kolecka — H3 pozorovana Bohlenderem et al. (1987); trojuhelniky — He
I \5876 A taktéz pozorovana Bohlenderem et al. (1987).Pievzato z [7].

Maximalni pozorovana hodnota podélného magnetického pole je 890 G.
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3.3 Modelovani hvézdy HD 64740

Buser & Kurucz (1978) urcili efektivni teplotu HD 64740 v rozmezi hodnot
od 24550K pro logg = 3.5 k 26 300K pro logg = 4.5. Cramer & Maeder
(1979) a Cramer (1984) v Zenevském fotometrickém systému urcili poly-
nomicky vztah mezi fotometrickym indexem X a T, efektivni teplota jim
vysla 24 360 K. Teoretické uvby 3 indexy byly také pouzity pro urceni teploty
HD 64740 (Lester, Gray & Kurucz 1986). S pouzitim vysledki slune¢niho
slozeni, log g = 3.9 a odvozenim ze Stromgrenova systému je priblizna hod-
nota T, = 23 750 K. Bohlender pouzil ve své préaci zprimérovanou hodnotu,
tedy Ter = 24400 K.

Pri ur¢ovani heliové a vodikové abundanc¢ni geometrie byly pouzity tyto
udaje, inklinace 40° a magneticky sklon 75°. Byly nalezeny dvé skvrny bo-
haté na helium blizko magnetickych pola, které ptiblizné odpovidaji po-
zorovanym zménam 437 A. Nejlépe vyhovujici hodnota vsini je 140 +
5kms~!.

Bohlender (1988) odhadl gravita¢ni zrychleni pomoci vhodnych profila
gravitainé citlivych ar Ho a He I M471 A, za predpokladu znamé efektivni
teploty a rozlozeni heliovych skvrn. Nalezena hodnota odpovida log g = 4.0.
Autor se oviem domniva, Ze tato hodnota je s nejvétsi pravdépodobnosti
nadhodnocena, proto pfijal hodnotu log g = 3.90 4= 0.15.

S presnymi hodnotami efektivni teploty a log g urcil hmotnost a polomér
hvézdy. Obréazek 3.2 ukazuje zavislost log g na O, kde O = 5040/ T5¢. Jsou
zde naznaceny vyvojové drahy pro hvézdu s hmotnosti 5 My (Maeder a Mer-
milliod 1981) a pro hvézdy s hmotnosti v rozmezi 9 az 30 M, (Maeder 1981)
bez zapocteni ztraty hmoty. Pozice hvézdy HD 64740 je zde také naznacena
spolu s chybou, ktera vznikla nejistotou Ty a log g. Z pozice hvézdy v di-
agramu, Bohlender ur¢il hmotnost hvézdy na 11.5 £ 2.0 M, a polomér pak
na 6.3 £ 1.8Rg.

Pomoci jednoduchych vzorcu byl déle vypocitan sklon rotaéni osy k zor-
nému paprsku ¢ = 36 15° a sklon magnetické osy k rotacni ose 3 = 78 £ 8°.

Jak jiz bylo naznaceno dfive, helium je v nadbytku ve dvou skvrnéch,
které se nachazi pobliz magnetickym poli: prvni skvrna ma polomér 60°
jeji stfed se nachéazi 20° od kladného magnetického polu v magnetické délce
180° s ege = 0.30, na zaporné magnetickém poélu najdeme druhou skvrnu
s polomérem 70° a ey, = 0.35. Zbytek povrchu hvézdy se zda byt v normélni
heliové abundanci (e, = 0.10). Kfemik se zda byt v nadbytku (loges; =
—3.6) v pasu, jehoz hranice jsou 40° a 70° od kladného magnetického polu.
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Obrazek 3.2: Vyvojové modely Meadera a Mermillioda (1981) a Maedera
(1981) bez predpokladu ztraty hmoty. Obrazek prevzat z [7].

Meéteni také ukazala, ze kiemik mize byt v deficitu (logeg; = —6.0) na klad-
ném magnetickém polu o poloméru 40°. Zbyla vétsina povrchu hvézd HD
64740 ma priblizné normélni abundanci kfemiku (log es; = —4.4). Na obrazku

3.3 jsou znazornéna povrchova rozlozeni helia a kfemiku v nékolika fazich.
Symboly + a — naznacuji kladny a zéporny magneticky pol.

Bohlender se ve své dizertac¢ni praci zabyval i jinymi prvky a to dusikem
a kyslikem. I pro tyto prvky vykreslil modelové profily, pro N II A3995 A a
pro O II A\415 a 4417 A. Ukazuje se, ze dusik ma na v&tsing povrchu
normalni abundanci (logey = —4.70), nicméné lépe zapada model se za-
poc¢tenim dusikové skvrny (logey = —4.0) o poloméru 60° nachéazejici se
na kladném magnetickém poélu. Pro kyslik bylo stanoveno rovnomérné roz-
lozeni abundance s hodnotou logey = —3.5. Nezabyval se oviem magnetic-
kym modelem dubletu Mg IT A481 A, jelikoz ¢ara je blendovana se silnym
He I M471 A profilem a také proto, Ze Zeemanovsky vzorec pro dvé slozky
cary je velmi slozity. OvSem nemagnetické modely profilu ¢ary naznacuji,
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Obrazek 3.3: V levé ¢asti je vykresleno povrchové rozlozeni helia v nékolika
fazich, v pravé ¢asti pak rozlozeni kiemiku. Obréazek prevzat z [7].

ze hot¢ik ma velmi podobnou abundanc¢ni geometrii jako kfemik. V préci
Bohlender & Landstreet (1990) je jiz hoi¢ik pocitan a zda se, Ze geome-
trie hor¢iku opravdu odpovida povrchovému rozlozeni kiemiku, tedy v pasu
40° a 70° od kladného magnetického polu se nachazi horéik v nadbytku
(logemg = —4.20), zatimco zbytek povrchu ma (logey, = —4.90). Tato ge-
ometrie velmi dobie odpovidé profilu, snad jen s vyjimkou oblasti okolo faze
d =0.718.

V zavérecné diskuzi se Bohlender mimo jiné zabyva dipdlovym mag-
netickym pole hvézdy HD 64740. Usuzuje, Ze toto pole muze byt slozitéjsi
s nezanedbatelnou kvadrupolovou slozkou. Naznacuje tomu fakt, Ze po-
dle Shoreho modelu pro teplejsi heliové silné hvézdy by helium mélo byt
postupné obohacovdno v nizsich magnetickych sitkach. Jednoduse feceno,
na magnetickych poélech by mél byt nedostatek helia, zatimco na magnetic-
kém rovniku nadbytek. Pritomnost kvadrupolového povrchového magnetic-
kého pole naznacuji také pasy kfemiku a hoté¢iku, které se nachéazeji v oblasti
kladného magnetického pole. Nicméné toto pole neni nikdy pobliz zorného
paprsku, proto neni mozné fict néco kvantitativniho o vyznamu tohoto
mozného problému. Geometrie skvrn jsou pfiblizné osové soumérné s mag-
netickou osou. OvSem obé heliové skvrny se nenachazeji na magnetickych
polech, jedna skvrna je posunuta o 20° od kladného magnetického poélu, coz
lépe odpovida pozorovanému profilu.
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Tot 24400 K Bohlender 1988

log Tt 4.353 +0.013 Briquet et al. 2007
log g 3.9+0.15 Bohlender 1988
3.98 £0.10 Briquet et al. 2007
perioda P 1.33026 £ 0.00006 dni Bohlender 1988
inklinace % 36° £ 15° Bohlender 1988
sklon mag. osy k rota¢ni 78° + 8° Bohlender 1988
abundance —1.0 < logepge < —0.456 Bohlender 1988

—4.7 <logeg; < —4.0
—6.0 <logeny < —3.6
—4.9 <logenmg < —4.2 Bohlender and Landstreet 1990

vzdalenost r 350 £ 80 pc Bohlender 1988
221 pc Briquet et al. 2007
230 pc Jenkins 2009

Tabulka 3.2: Tabulka parametri hvézdy HD 64740

Pomoci hodnot poloméru a efektivni teploty byla stanovena vzdalenost
hvézdy HD 64740. Teplota a polomér dava log L/ L = 4.14+0.3. Bolometric-
ka korekce od Codeho et al. (1976) a pozorovana hodnota barevného excesu
E(B — V) pak vede ke vzdalenosti r = 350 £ 80 pc. Pomoci Maederovych
(1981) vyvojovych modeli Bohlender uréil, ze vlastnosti HD 64740 odpovi-
daji hvézdam hlavni posloupnosti se staifm okolo 1.1 - 107 roki.

V pozdéjsich letech se abundanci riznych prvki na povrchu hvézdy
HD 64740 jiz nikdo komplexné nezabyval. Autofi v novéjsich ¢lancich vétsi-
nou vychézeli jiz z publikovanych praci a to zejména Lester (1979), Bohlen-
der & Landstreet (1990).

Z nejnovéjsich praci v8ak zminim ¢lanek publikovany Briquet et al. (2007),
podle kterého ma hvézda HD 64740 nasledujici charakteristiky:

My = —2.15mag, M/Mg =8.7+0.4, log Ty = 4.353+0.013K, log L/ L, =
3.7£0.1, logg = 3.98+ 0.10, R/Rs = 4.99 4+ 0.69, r = 221 pc a relativni
nejistotu paralaxy o(m)/m = 0.115.

Porovnanim Bohlenderovych hodnot s nejnovéjsimi hodnotami (Briguet
et al. 2007) pro hvézdu HD64740 vidime, Ze vzdalenost hvézdy a také efek-
tivni teplota je mensi, nez predpokladal Bohlender. Tedy i ostatni charak-
teristiky (hmotnost, polomér, zarivy vykon) hvézdy HD 64740 jsou o néco
mens$i. U hodnoty povrchového gravita¢niho zrychleni doslo jen k mensimu
zpTfesnéni.
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Kapitola 4

Pouzité programy

4.1 Program TLUSTY

Program TLUSTY pocita planparalelni, horizontalné homogenni modely
hvézdnych atmosfér v zarivé a hydrostatické rovnovaze. Je také schopen vy-
pocitat vertikdlni strukturu akrecnich diskii. Program numericky tesi zak-
ladni rovnice (pfenosu zareni, hydrostatické rovnovéahy, zarivé rovnovahy,
statistické rovnovéahy, zachovani ¢astic a naboje) takzvanou CL/ALI meto-
dou. Metoda kombinuje vyhody obou dvou slozek. Mira konvergence je stejné
vysoka jako u standardni metody CL (kompletni linearizace), oviem iterace
probih4 rychle jako u metody zrychlené lambda iterace (ALI).

Ne vSechny zékladni rovnice musi byt feseny. Program mé moznost vyne-
chat nékterou z rovnic, pricemz odpovidajici veli¢ina si udrzuje stalou hod-
notu. Napr. muze byt zafixovana teplota, tedy mizeme pfeskocit rovnici
z&rivé rovnovahy (v8echny ostatni rovnice musi byt presné feseny). Odpovida
to Teseni tzv. semi-empirickych modeli.

NLTE model se pocita standardnim zptisobem. Nejprve se vypocita LTE
model z Sedého LTE modelu, poté NLTE model, kde vSechny ¢ary se pred-
pokladaji v detailni zarivé rovnovéze (obvykle oznaené jako NLTE/C mode-
ly; C je zkratka pro "continua-only"). V kone¢ném modelu jsou vSechny ¢ary
zvazovany explicitné. Posledni krok mize byt ve skutecnosti slozen z nékolika
dil¢ich krokt, s postupné zvysujicim se poc¢tem car, které bereme v tvahu.
V nékterych piipadech mohou byt jisté kroky preskoceny. Napi. pro model
s velkym poctem car je nékdy snazsi prejit z LTE modelu pfimo k NLTE
modelu ¢ar. U sedého LTE modelu je potfeba jisty poc¢ateéni odhad modelu.
Mize vychazet z konvergentniho modelu z predchoziho kroku, nebo mize
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byt také bran z literatury.
Cely program je psany ve standardnim kédu FORTRANT7, takze je
vysoce prenosny.

4.1.1 Sit BSTAR2006

BSTAR2006 sit zahrnuje charakteristiky ranych hvézd typu B. Sklada se
z 16 ruznych efektivnich teplot 15000 K < Ty < 30000 K s krokem 1000 K,
z 13 povrchovych gravitacnich zrychleni 1.74 < logg < 4.74 po 0.25 a
6 chemickych slozeni. Efektivni teplota pokryva rozsah spektralnich tiid
B0 az B5. Tento rozsah teplot odpovida hvézddm na hlavni posloupnosti
s pocatecni hmotnosti mezi 5 a 15Mg. Hodnota slune¢ni abundance he-
lia se predpoklada He/H= 0.1. V8echny ostatni abundance jsou v souladu
se sluneénimi hodnotami. Mikroturbulentni rychlost byla zvolena na v, =
2kms!. Sit je doplnéna o modely pro rané nadobry typu B (logg < 3.0
a vy > 10kms™'). Cela sit tedy zahrnuje pro kazdou z péti metalicit 163
modelt pro nizkou mikroturbulentni rychlost a 51 modeli pro vyssi mikro-
turbulentni rychlost. Obrazek 4.1 ukazuje v levé ¢asti vzorkovaci diagram 7T
na log g sité BSTAR2006, v pravé pak pét riznych metalicit a jejich znaceni.

)
2.0F se0e -
200808 .\-’lt‘la]]icily
—_ 2.3F sosdsitsoe - Key (Solar Metallicity)
m ssscssersenses
O30 eeseessessscssse i
i ecssecOBIOGOIBRORNOOS 1
35 eesvecsssenesses e
o eereeeOOOOIOOIOREOES /5
AQF eessescsesseROOe - 1/10
I EE N E R R RN R NN N NN N} 0
ASF eoesceBOOORINOSOROOS -
900000000000 08880
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Effective Temperature [kK]

Obrazek 4.1: V levé ¢asti sit BSTAR2006, v pravé pét ruznych metalicit.
Obrazek prevzat z [38].
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Modely atmosfér jsou k dispozici na webu [69]. Kazdy model je charak-
terizovany jednozna¢nym nézvem udévajicim parametry modelu, napiik-
lad BS25000g275v10CN. Prvni pismena oznacuji slozeni, nasleduje efek-
tivni teplota, povrchové gravitac¢ni zrychleni a mikroturbulence. Pro modely
s pozménénym povrchovym slozenim (doplitkova sada 2) se k nazvu pfipo-
juje CN.

BC modely oznacuji dvojnésobnou slune¢ni metalicitu, BG modely s pra-
vé slunecni metalicitou, BL polovi¢ni, BS pétinovou, BT desetinovou a BZ
modely jsou bez pritomnosti kovii. Kazdy model se skldada z Sesti soubort
se stejnym nazvem, ale riznou piiponou. Kompletni a detailni popis vSech
soubort lze nalézt v uzivatelské piirucce [40].

Nésleduje struc¢ny popis jednotlivych vstupnich soubort:

Unit 5 — obecna vstupni data, obrazek 4.2;
Unit.nst — klicova nastavent;

Unit 8 — model atmosféry: teplota, elektronova hustota, celkova hustota a
NLTE populace jako funkce hloubky;

Fanoo. 4.0
T F ' LTE, LTGRAY
'houbyzel! ! name of file containing non-standard flags

[

* fredquencies
w

2000
3

[ data for atoms
3

30 | HATOMS
F mode abn modpf
2 a. o 'H
2 0.538 0 ! He
i} 0.112E-10 o}
i} 0.240E-10 o}
i} 0.501E-09 o}
2 0.245E-03 o 'c
2 1.5383E-04 o 'N
2 0.457E-03 o 'a
1 0.363E-07 0
2 0.692E-04 0o ! Ne
1 0.148E-05% o ! Na
2 0.339E-04 o ! My
2 0.234E-05 o ' al
2 7.708E-05 o ' oEi

Obrazek 4.2: Ukazka souboru "Unit 5".
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NV wev s

Unit 6 — diagnosticky vystup;

Unit 7 — vypocitany model atmosféry, tento vystup se pak déle pouziva
jako vstup napt. do programu SYNSPEC;

Unit 9 — relativni zmény fyzikalnich veli¢in, zmény v poslednim itera¢nim
kroku by mély byt mensf nez 1073,

Jsou zde dalsi vystupy, jako napiiklad Unit 13, kde je pouze tabulka toki

ve vSech frekvenénich bodech; Unit 69 — obsahuje ¢asovou informaci (potiebny
¢as k formalnimu feSeni pro kazdou iteraci a pro pravou linearizaci). Dalsi

vystupy jsou vyznamné v jinych, specialnich pripadech. Popis vSech soubort

spolu se struénym popis lze nalézt v uzivatelské prirucce [40].

4.2 Program SYNSPEC

Tento program, na rozdil od programu TLUSTY, nemé zadny zvefejnény
popis. V této podkapitole vychazim jen z uZivatelské prirucky [39]. Pro-
gram SYNSPEC vytvaii synteticka spektra. Modely atmosfér jsou budto
vypoc¢tené programem TLUSTY, nebo pfevzaté z literatury (napf. Kurucz
1979). Program ¢te obecny seznam Car (typicky od Kurucze 1991) a dy-
namicky vybira ¢ary, které prispivaji k celkové opacité, zalozené na fyzikal-
nich parametrech aktualniho modelu atmosféry. SYNSPEC pak fesi rovnici
prenosu zéafeni, od vinové délky k vinové délce ve zvoleném rozsahu.
Zakladnimi vstupnimi soubory jsou:

Unit 5 — obecna vstupni data, stejny soubor, ktery byl pouzit v programu

TLUSTY:;

Unit 55 — zakladni parametry pro vypocet syntetického spektra, obrézek
4.3, posledni fadek znamena 20 thla (u = cos @, kde 6 je thel svirajici
normélu k povrchu se smérem k pozorovateli) po 0.05 kroku od 1;

Unit 8 — model atmosféry, vystupni soubor programu TLUSTY (Unit 7);

Unit 19 — seznam car (linelist).
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301 ! IMODE, IDSTD, IPRIN
! INPUT MODEL (1=TLU3TY), INTRPL, ICHANGE, ICHEMC
! IOPHLI
! IFREQ, INLTE, ICONTL, INORIG, IFHEZ
' IL¥CS,IBVCS,IHELl, THE447]1 , THE 2UV, THE2VI , THEZRE
010 10 1.d-4 0.01 ' ALAMO,ALAST,CUTOFO,CUTOFFS,FELOP, SPACE

' turbulent welocity [(in kn/=s)

O o0 F O

Obréazek 4.3: Ukazka souboru "Unit 55".

Dalsimi vstupnimi soubory jsou napt. Unit 56 — udava zménu chemického
slozeni, pokud jde o vstupni model atmosféry; Unit 20 — seznam molekular-
nich ¢ar a mnoho dalsich [39].

K dulezitym vystupnim souborim patii:
Unit 6 — standardni vystup;

Unit 7 — syntetické spektrum, jednoducha tabulka vinovych délek [A] a
prislusnych toki [ergs' em=2 A~1];

Unit 10 — syntetické spektrum — specifické intenzity, jednotkou specifické
intenzity je |ergs™ cm™ Hz ! sterad ™'

Unit 12 — identifika¢ni tabulka, pro kazdou vybranou spektralni ¢aru exis-
tuje jisty vystupni zdznam (napt. vinova délka, ekvivalentni &itka,
loggf atd.);

Unit 17 — podobny Unit 7, ale pro tok v kontinuu.

V uzivatelské piirucce [39] lze nalézt dalsi vystupni soubory se struénym
popisem.

4.3 Program pro vypocet svételnych krivek

Program pro vypocet svételnych kiivek byl prevzat z Krticka et al. (2009).

Vstupnimi soubory k tomuto programu jsou vystupni data z programu
SYNSPEC, konkrétné UNIT 10, ktery pro kazdou vinovou délku udava tok a
nékolik specifickych intenzit. Tyto intenzity zaviseji na poc¢tu thlu zvolenych
v souboru UNIT 55 (v mém piipadé 20 uhli po 0.05 kroku od 1). Dale jsou
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potieba soubory, které charakterizuji polohu a abundanci jednotlivych skvrn
na povrchu hvézdy HD 64740. Tyto tdaje byly ziskané z dizerta¢ni préace
Bohlendera (1988).

Néasledny podrobnéjsi popis spolu s pouzitymi rovnicemi jsem pievzala
z ¢lanku Krticka et al. (2009).
Zarivy tok pozorovany ve vzdalenosti D od hvézdy s polomérem R, v barve
¢ se vypocCita jako integral pres cely viditelny povrch hvézdy:

= (%‘)2/10(9, Q) cos 02, (4.1)

kde I.(6,9) je intenzita v barvé ¢ a je funkci thlu 6, ktery svird nor-
malu k povrchu se smérem k pozorovateli, a funkci sférickych souradnic 2
na hvézdném povrchu. I, se ziskéd interpolaci mezi intenzitami 1.(0, epe, €si)
vypocitané pomoci programu SYNSPEC (soubor UNIT 10).

L0, 110, £51) — /0 T 0,0\ I\, 0, e, £6) AN (4.2)

Propustnost funkce ®.(A) dana filtrem ¢ je pro jednoduchost aproximovana
Gaussovou funkei, kde stfedy vlnovych délek a disperzi jsou znazornéné
v tabulce 4.1. Hodnoty pro Strémgrenuv wvby fotometricky systém jsou
od Cox (2000). Pro filtry U BV a Hp byla aproximace ®.(\) prevzatéa z Miku-
lasek (2009, soukromé sdélent).

barva U v b Y
Ao [A] 3500 4100 4700 5500
o, [A] 230 120 120 120

Tabulka 4.1: Stfedy vlnovych délek a disperze Gaussova filtru znazornujici
propustnost funkce.

Pozorované zmény magnitud jsou pak dané nasledujicim vztahem:

Am,. = —2.5log (ffr(;f> : (4.3)

ref

kde f. je spoctené pomoci rovnice 4.1 a fI* je referen¢ni tok zvoleny tak,

aby prumérna hvézdna velikost pfes vSechny féze byla nulova.
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Kapitola 5

Vlastni zpracovani

Pro vypocet modeli atmosfér jsem pouzila program TLUSTY, popsany
ve 4. kapitole. U hvézdy HD 64740 jsem vychazela z Bohlenderovych hod-
not zachycené v tabulce 3.2. Pro jednoduchost jsem vybrala vstupni model
primo ze sité, ktery nejlépe vyhovoval Bohlenderovym hodnotam, tedy model
BG24000g400v2. Tento model ma stejny obsah kovi jako Slunce, efektivni
teplotu 24 000 K, gravitacni zrychleni 4.0 a mikroturbulentni rychlost 2 km s™?.
V souboru UNIT 5, znazornény na obrazku 4.2, je vidét, Ze jsem pocitala

LTE model se zapo¢tenim prvnich tficeti chemickych prvki.

Helium Spot Locations (logeg = -1.0)

log eye_ Colat. Long. Radius

-0.456 0° 0e 70¢°

-0.523 160° 180° 60°

Nitrogen Spot Location (logee = -3.99)

log ey Colat. Long. Radius

—-4.00 140¢ 0e T0¢
-4.,70 Remainder of Surface
Silicon Geometry (logee = —4.50)

Magnetic Colatitude: 0°-110° 110°-140° 140°-180°

logesi —~4.30 ~-3.60 —-6.00

Tabulka 5.1: Rozozeni skvrny na povrchu HD 64740. Tabulka prevzata z [8|.
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Podle Bohlendera (1988) ma hvézda HD 64740 na svém povrchu 3 rizné
heliové abundance, 3 kifemikové a 2 dusikové. V tabulce 5.1 jsou znazornéné
jednotlivé prvky spolu s polohou, velikosti a odpovidajici abundanci. Je zde
také zachycena slune¢ni abundance jednotlivych prvka. Umisténi a velikost
skvrn jednotlivych prvki je stanoveno podle polohy jejich stfedu vzhledem
k viditelnému magnetickému polu ve fazi & = 0, tedy magneticka sitka a
délka jsou vztazené k magnetickému polu. Magneticka délka je v tomto pii-
padé urcena jako 90° na oblouku spojujici magneticky pol a nejblizsi rotac¢ni
pol. Tato geometrie je zndzornéna na obrazku 5.1. V tomto pripadé je rotacni
osa oznadena symbolem ~, magnetické pole symbolem +. Uhel 7 je inklinace,
thel 8 udava sklon magnetické osy k rotacni. Magneticka sitka je definovana
thlem 0 a magneticka délka tthlem . Uhlovy polomér skvrn je dan €.

e

Obrazek 5.1: Tlustrace geometrie skvrn na povrchu hvézdy a geometrie mag-
netického pole. Jednotlivé symboly jsou vysvétleny v textu. Obrazek prevzat
z |7].

Bohlender (1988) definuje abundanci nasledujicim vztahem:
N,

i (5.1)
J J

g =

kde N; je koncentrace prvku j.
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Vseobecné se ale pouziva podil relativniho zastoupeni daného prvku
k vodiku. I v programu TLUSTY se vyuziva tohoto vztahu, proto jsem
musela hodnoty pro tyto tfi prvky prepocitat. V tabulce 5.2 je ptehled pre-
pocitanych hodnot abundance helia, dustku a kifemiku a jejich vzajemné
kombinace (oznaceni dat je jen pro snadnéjsi orientaci).

Abundance ostatnich dvacetisedmi prvku se také lisi od zvoleného mo-
delu BG24000g400v2. Hodnoty odpovidajici sluneénimu chemickému slozeni
jsem ziskala z ¢lanku Asplund et al. (2005). Pro snadnéjsi a rychlejsi vypocet
jsem vSak zanedbala vliv Zeleza. Také se ukazalo, ze hvézda HD 64740 je
podobna hvézdé HD 37776. U této hvézdy je zelezo v deficitu (Khokhlova et
al. 2000), proto jsem predpokladala, Ze ani u hvézdy HD 64740 nemusi mit
zelezo velky vliv na strukturu atmosféry.

Pro uré¢ité chemické slozeni (postupnou zménou dat) jsem pomoci pro-
gramu TLUSTY vzdy vypocitala odpovidajici model. Postupné jsem tak
ziskala 18 modelu atmosfér. Z takto ziskanych modelt atmosfér jsem pomoci
programu SYNSPEC (popsany ve 4. kapitole) obdrzela synteticka spektra.

1. data  Nge/Ng = 0.538 Nn/Ng = 1.538-10"%  Ng;/Ng = 7.708 - 10
2. data  Npo/Nm = 0.538 Nn/Ng = 1.538-10"%  Ng;/Ng = 3.863 - 104
3. data  Npo/Nu = 0.538 Nn/Ng =1.538-10% Ng;/Ng = 1.538-10~6
4. data  Nge/Np = 0.538 Nn/Ng =3.069-10"%  Ng;j/Ng = 1.538 - 1076
5.data  Nyge/Np = 0.538 Ny/Ng =3.069-107° Ng;/Ny = 3.863 - 10~
6. data  Npgo/Nyg = 0.538 Nn/Ng =3.069-10"°  Ng;/Nyg = 7.708 - 10~°
7.data  Nge/Ng = 0.428 Ny/Ng =1.428-10~* Ng;/Ng = 7.157-10~°
8. data  Nyge/Ng = 0.428 Ny/Ng =1.428-10"*% Ng;/Nyg = 3.587-10~4
9. data Npe/Nu = 0.428 Nn/Npg = 1.428-10*%  Ng;/Ng = 1.428 - 106
10. data  Ngo/Ng = 0.428 Ny/Ng =2.849-1075  Ng;j/Ng = 7.157-107°
11. data  Nge/Ng = 0.428 Nn/Nyg =2.849-1075  Ng;/Ng = 3.587- 104
12. data  Nge/Ng = 0.428 Nn/Ng = 2.849-1075  Ng;/Ng = 1.428 - 106
13. data  Npo/Npg = 0.111  Ny/Ng = 1.111-10"%  Ng;/Ng = 5.568 - 10~5
14. data  Nge/Ng = 0.111  Nyn/Ng = 1.111-10™%  Ng;/Ng = 2.791 - 10~4
15. data  Ngo/Ng = 0.111  Nyx/Nyg = 1.111-10~%  Ng;/Ng = 1.111 - 10~
16. data  Ngo/Ng = 0.111  Nyn/Nyg = 2.217-1075  Ng;/Ng = 1.111- 1076
17. data Ngo/Ng = 0.111  Nn/Nyg = 2.217-1075  Ng;/Ng = 2.791 - 10~*

18. data NHe/NH =0.111 NN/NH =2217-10"° NSi/NH =5.568-10"°

Tabulka 5.2: Prehled dat s riznymi abundancemi prvki.
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Na obrazku 5.2 jsou znazornéné toky vypoctené programem TLUSTY
pro atmosféry s riznymi hodnotami heliové abundance, kifemikova abun-
dance ma hodnotu logeg; = —3.6 a dusikova logeny = —4.7. Pro fotome-
trickou proménnost jsou velmi dilezité zmény v kontinuu, proto jsou toky
vyhlazeny Gaussovym filtrem s disperzi 10 A.

1.6e+09 | log ey = —0.456 ——— 1
log ey = —0.523

1.4e+09 f log ey, = —1.000 —— ]

1.2e+09 }
1e+09 h
8e+08
6e+08
4e+08

H, [erg em2s AT

2e+08

U i i i L
1000 2000 3000 4000 5000 6000

» [A]

Obrazek 5.2: Zarivé toky vychazejici z modelu atmosféry pro rizné hodnoty
heliové abundance.

Detailngjsi pohled zarivych toki ve viditelné ¢asti spektra (uvby oblasti) je
znézornén na obrazku 5.3. Zde vidime, Ze oblast bohatsi na helium mé vétsi
zativy tok nez oblasti s nizsimi hodnotami heliové abundance. Vseobecné se
soudi, ze k prerozdélovani zafivého toku dochézi diky pritomnosti opticky
aktivnich atomi. Je zde vétsi absorpcéni koeficient v kontinuu, v dusledku
vazané-vazanych procesi.
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1.4e+08

log ey = —0.456 —

1.2e+08 “\ ll:lg EHe = —0.523
. 1e+08 |
‘v 8e+07 }
o
5  6e+07 }
o
i }]
= 4e+07 |
I
2e+07 }
D » » 2 2 »
3000 3500 4000 4500 5000 5500

A [A]
Obrazek 5.3: Detailnéjsi pohled zarivych toku ve viditelné oblasti spektra.

Podobné toky ziskame také pro modely atmosfér s riznymi hodnotami
kiremikové abundance, s heliovou abundanci logey, = —0.456 a dusikovou
logen = —4.7. Z detailngjsiho pohledu (obrazek 5.6) opét vidime, Ze oblast
bohatsi na kfemik méa vétsi zarivy tok, nez oblasti s podstatné mensi abun-
danci kifemiku i zde hraji dilezitou roli vazané-vazané procesy.
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1.6e+09 ) . . loge-:g; = —3.6- —
log sg; = —4.3

4e+09 | ]
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Obréazek 5.4: Zarivé toky pro rizné hodnoty kifemikové abundance.

1.4e+08 ' r .
logeg; = —3.6 ——
1.2e+08 § log s = —4.3
o lClg £gi = —60 —
! 1e+08 |

8e+07 |

<
T
w
o
1
=
o 6e+07 |
>
D2,
~< 4de+07 |
I

2e+07 |

0 » 2 2 2 2
3000 3500 4000 4500 5000 5500
[A]

Obrézek 5.5: Detailnéjsi pohled zarivych tokt ve viditelné oblasti spektra.
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Na obrazku 5.6 a 5.7 jsou znazornéné toky pro rizné hodnoty dusikové
abundance, heliova abundance méa hodnotu logeg, = —0.456 a kiemikova
loges;i = —3.6. Ukazalo se, ze pro rizné hodnoty dusikové abundance je
rozdil toki zanedbatelny, nemaji tedy vliv na fotometrickou proménnost
hvézdy a déle s nimi nebylo pocitano.

16e+09 | ' " logey = —4.0 ]
1.4e+09 }i logey = —4.7 ]
e 1.2e+09 | ]
) 1e+09 -
o
£ 8e+08 .
Q |
[=)]
g ee+0s | ;
T 4e+08 } .
2e+08 | o ]
0

1000 2000 3000 4000 5000 6000
A [A]

Obrézek 5.6: Zarivé toky pro rizné hodnoty dusikové abundance.
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Obrézek 5.7: Detailnéjsi pohled zarivych toku ve viditelné oblasti spektra.

Jak jsem zminila diive Bohlender (1988) se ve své dizertacni praci neza-
byval povrchovym rozlozenim hoic¢iku na povrchu hvézdy HD 64740. OvSem
v ¢lanku Bohlender & Landstreet (1990) je jiz s hof¢ikem pocitano. Proto i
ja jsem zjistovala, zda ruzné abundance hot¢iku maji vliv na fotometrickou
promeénnost hvézdy HD 64740. Z obrazkt 5.8 a 5.9 jde vidét, ze podobné jako
u dusiku, ani hot¢ik nemé vliv na fotometrickou proménnost. Rozdil toki i
zde je zanedbatelny. Heliova abundance méa v obréazcich 5.8 a 5.9 hodnotu
log ege = —0.456, kiemikova logeg; = —4.3 a dusikova logeny = —4.0.
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Obrazek 5.8: Zarivé toky pro ruzné hodnoty hoic¢ikové abundance.
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Obrézek 5.9: Detailnéjsi pohled zarivych toku ve viditelné oblasti spektra.
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Takovéto zmény toki mohou byt interpretovany jako zmény hvézdné
velikosti. Definujeme-li veli¢iny Am odpovidajici hvézdné velikosti pro danou
vinovou délku, pak plati:

Hy(1 o1 i
Amy = —2.5log ( A(log e 085S )> , (5.2)
Hie
kde H*' je referen¢ni tok, pro helium bylo zvoleno log ey, = —1, pro kiemik

log es; = —6. Toky byly vyhlazeny Gaussovym filtrem s disperzi 120 A.

V obrazcich 5.10 a 5.11 vidime v barvé v (maximum 350 nm) zmény,
které jsou spojené s Balmerovym skokem a vyskyt skoku v dusledku ionizace
helia. Zmény magnitudy v barvé v (maximum 410 nm) mohou byt také mirné
ovlivnény Balmerovym skokem. Zmény v barvach b (max. 465nm) a y (max.
545nm) jsou velmi podobné, coz miZe byt zpisobeno tim, Ze tyto barvy
se nachazeji ve Wienové c¢ésti energetické distribu¢ni funkce. Také se zde
nenachazeji zadné dulezité ioniza¢ni hrany.

Vzorec 5.2 jsem také pouzila pro dusik a ho¥cik, kde referenénf tok He
pro dusik byl zvolen logeny = —4.7, pro hoicik logen, = —4.9. Vysledky
jsou znazornéné v obréazcich 5.12 a 5.13.

7 obrazku 5.10 az 5.12 je patrné, Ze u helia a kifemiku dochézi ke zménam
hvézdnych velikosti fadove setiny magnitudy, kdezto u hoté¢iku a dusiku jsou
tyto zmény zanedbatelné.
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Obrazek 5.10: Zmeény hvézdnych velikosti mezi toky spoctené se zvysSenou
abundanci helia a tokem spoc¢tenym pro sluneé¢ni abundanci logey, = —1.
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Obrazek 5.11: Stejné jako v obrazku 5.10 jen pro abundance kiemiku.
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Obréazek 5.12: Zmény hvézdnych velikosti mezi toky spoc¢tené pro rtzné hod-
noty dusikové abundance.
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Obrazek 5.13: Stejné jako v obrazku 5.12 jen pro abundanci hoiéiku.
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Abych zjistila jaky vliv méa helium na svételnou promeénnost, vypoci-
tala jsem nejprve svételnou kiivku jen pro nerovnomérné rozlozeni helia
na povrchu hvézdy (obrazek 5.14), kde jsem predpokladala, ze abundance

kiemiku je na celém povrchu konstantni a to s hodnotou logeg; = —4.3.
-0.02

0 u

0.02 f 1V
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Obrazek 5.14: Svételné zmény hvézdy HD 64740 v riznych barvach spoctené
jen pro nerovnomérné rozlozeni helia na povrchu hvézdy. Modré body znéa-
zoriiuji pozorovanou svételnou kiivku pomoci druzice Hipparcos.

7 obrazku 5.14 je vidét, ze pozorované svételna kiivka z druzice Hipparcos
neméa takovou presnost, jakou bych potfebovala. Jen naznakem jde vidét
jakasi proménnost. Bohuzel presnéjsi data nejsou k dispozici. I presto jsem
srovnala vypoctenou svételnou kiivku s touto pozorovanou.

Vypocitana amplituda svételné kiivky jen pro nerovnomeérné rozlozeni
helia na povrchu je o néco vyssi nez pozorovana amplituda svételné kiivky.
Maximum této kiivky se nachazi pfriblizné ve fazi & = 0.78 coz zhruba
odpovida poloze heliové skvrny s abundanci logeg, = —0.456. Minimu
svételné kiivky (& = 0.3) pak odpovida oblast na povrchu hvézdy se slune¢ni
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abundanci helia (logege = —1).

Na obrazku 5.15 je znazornéna svételnd kiivka pro nerovnomérné roz-
lozeni kifemiku na povrchu hvézdy s konstantni hodnotou heliové abundance
logepe = —1. Z obrazku je patrné, ze vypocitana svételna kiivka jen se za-
poc¢tenim nerovnomeérného rozlozeni kfemiku na povrchu hvézdy je v antifazi
s pozorovanou svételnou kiivkou. Maximum svételné kiivky souhlasi s fazi
hvézdy (priblizné ® = 0.3), kdy se na viditelném povrchu hvézdy objevi
kfemikovy pas s abundanci logeg; = —3.6.
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Obrazek 5.15: Svételna kiivka pro nerovnomérné povrchové rozlozeni

kfemiku srovnana s pozorovanou svételnou kfivkou od druzice Hipparcos

(modré body).

7 téchto dvou svételnych kiivek vyplyva, Ze helium a kiemik jsou v an-
tifazi. Ve vysledné svételné kiivce, tedy se zapoctenim jak nerovnomeérného
rozlozeni helia na povrchu, tak i kfemiku, jde vidét (obrazek 5.16), Ze kiemik
castecné potlacil velkou amplitudu helia, avSsak amplituda je stale o néco
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vétsi nez pozorovana amplituda svételné kiivky. Rozdil velikosti amplitud
muze byt zptisobeny zanedbanim Zeleza, které je vyznamnym zdrojem opa-
city (neprihlednosti) v atmosférach horkych hvézd.
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Obrazek 5.16: Vysledna svételnéd kiivka se zapoc¢tenim jak nerovnomérného
rozlozeni helia na povrchu hvézdy tak i kfemiku.

Na obrazku 5.17 je znazornéna svételna krivka ve filtrech uvby.
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Obrazek 5.17: Stejna svételna kiivka jako v obr. 5.16 jen vykreslené ve fil-
trech uvby.
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Tvar svételné kiivky zavisi také na inklinaci ¢. Na obrazku 5.17 jsou
znazornéné tii svételné kiivky s riznymi hodnotami inklinace. Z obrazku
vyplyva, ze inklinace mé vliv na velikosti amplitudy svételné kiivky, ¢im
mensi inklinace, tim mensi amplituda svételné kiivky.
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Obréazek 5.18: Svételné kiivky s rozdilnou inklinaci i. Svételna kiivka vlevo
nahotfe ma hodnotu inklinace rovnu 7 = 20°, vpravo nahote, i = 30° a treti
svetelna kiivka, dole, je vypocitand s inklinaci ¢ = 40°.
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Towserd (2008) se ve své praci mimo jiné zabyva také thly (§ a i hvézdy
HD 64740. Vychazel z Bohlenderovych hodnot publikované v roce 1987, kde
0 < 76° ai > 41°, a dosel k dalsimu omezeni téchto parametri = g+ 2i <
150°. Toto omezeni velmi dobfe souhlasi s hodnotami (3 a ¢ publikované v di-
zerta¢ni praci Bohlendera (1988), kde 5 = 78° a i = 36° = (3 + 2i = 150°.

Jak jsem jiz zminila diive, v prubéhu zpracovani se ukézalo, ze hvézda HD
64740 je velmi podobna hvézdé HD 37776. Mé vysledky jsou velmi podobné
jako vysledky hvézdy HD 37776 publikované v praci Krticka et al. (2008).
Svételné kiivky hvézdy HD 37776 vypoctené pouze pro helium a pouze
pro kiemik jsou v antifazi, avsak u této hvézdy je hlavni pii¢inou fotome-
trické proménnosti nerovnomérné rozlozeni kiemiku na povrchu. U hvézdy
HD 64740 je to pravé helium, které zpisobuje fotometrickou proménnost.
Hvézda HD 37776 ma také vétsi amplitudy svételnych zmén, fadové setiny
magnitudy, kdezto HD 64740 pouze tisiciny magnitudy.

Na obrazku 5.19 je také znazornéna svételnéd kiivka hvézdy HD 64740
(stejné jako v obr. 5.16), jen s tim rozdilem, Ze v tomto piipadé bylo do vypoc-
ti modelu atmosfér zahrnuto také Zelezo. Data jsem ziskala od mého ve-
douciho diplomové préace. Jak sami muzete vidét, zelezo u této hvézdy velmi
ovliviuje svételnou kiivku. Amplituda svételné kiivky se velmi zmensSila
oproti modelu bez zapocteni Zeleza v atmosfére (5.16). Na druhou stranu
amplituda svételné kiivky s zelezem se zda byt o néco mensi nez pozorovana
amplituda svételné kiivky.

Svételné kiivky jen pro nerovnomeérné rozlozeni helia, respektive kiemiku,
jsou znazornéné na obrazku 5.21, 5.22.

Pro dalsi zpracovani je nutné se zamérit na pozorovanou svételnou krivku,
zjistit jeji periodu svételnych zmén a nésledné porovnat s teoretickou kiivkou.

55



-0.02

002} v

magnitude

o4 pjmremr-—mmmmmemeee-————04 B

R e e R o

0.08

02 0 02 04 06 08 1 12
phase
Obrazek 5.19: Svételna kiivka stejné jako v obr. 5.16, ovSsem v tomto piipadé

je zapocteno Zelezo v atmosfére hvézdy HD 64740.
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Obrazek 5.20: Stejné svételna kiivka jako v obr. 5.19 jen vykreslena ve fil-
trech uvby.
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Obrazek 5.21: Svételnd kiivka jen pro nerovnomérné rozloZeni helia

na povrchu hvézdy HD 64740 se zapoctenim Zeleza v atmosféte této hvézdy.
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Obrazek 5.22: Stejné jako v obrazku 5.21 jen pro nerovnomérné rozlozeni
kifemiku na povrchu hvézdy.
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Kapitola 6
Zavér

Ukolem mé diplomové prace bylo zjistit p¥iciny fotometrické proménnosti
hvézd s nadbytkem helia. Vychézela jsem z dizerta¢ni prace Bohlendera
(1988), ktery se zabyval péti chemicky pekulidrnimi hvézdami s nadbytkem
helia. Mezi témito hvézdami byla i hvézda HD 64740, kterou jsem si vybrala
pro své studium. Tato hvézda méa na svém povrchu dvé heliové skvrny, tii
kiremikové a dvé dusikové skvrny.

Pro samotné vypocty jsem pouzivala programy TLUSTY a SYNSPEC.
Jelikoz jsem se nikdy s témito programy nesetkala a ani jsem nemeéla tuseni,
jak se programuje ve Fortranu, bylo pro mé velmi obtizné se seznamit s témito
programy a pochopit jakym zptusobem funguji. Po v8ech moznych peripetii
jsem se aspon Castecné seznamila s témito programy. Zjistila jsem, zZe je zde
moznost nastavit nespocet parametri, ovSsem pro mé vypocty mi stacilo znat
jen ty nejzakladné;jsi.

Programem TLUSTY jsem pocitala modely atmosfér. Obdrzela jsem 18
modelt atmosfér pro ruzné chemické slozeni. Z takto ziskanych modelu at-
mosfér jsem diky programu SYNSPEC obdrzela syntetické spektra. Ze zavis-
losti toku na vlnové délce jsem gjistila, Ze modely s vyssi abundance helia
a kiemiku maji vétsi zafivy tok nez nizsi hodnoty abundance téchto prvkii.
Dale jsem také zjistila, ze dusikové a hoircikové skvrny nemaji zadny vliv
na svételnou proménnost hvézdy, proto jsem se témito prvky jiz déle neza-
byvala.

Srovnanim vypoctenych svételnych kiivek s pozorovanou svételnou kiiv-
kou jsem zjistila, Ze svételné kiivky se zapoc¢tenim bud jen nerovnomérného
rozlozeni helia na povrchu, nebo jen kifemiku jsou v antifazi a Ze helium
vyznamné ovliviiuje svételnou proménnost této hvézdy. Amplituda svételné
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krivky vypoctend bez vyskytu Zeleza v atmostére hvézdy HD 64740 je o néco
vysSSi nez pozorovand svételna kiivka. Dalsi zpracovani vSak ukazalo, zZe
zelezo v atmosfére této hvézdy by mohlo velmi ovliviiovat opacitu hvézdy.
Amplituda svételné kiivky jiz se zapocCtenim zeleza se ovSem zda byt o néco
mensi nez pozorovana amplituda svételné kiivce.

Dale jsem si vSimla, ze hvézda HD 64740 je velmi podobna hvézdé HD
37776, kterd na svém povrchu ma také heliové a kfemikové skvrny. Obé tyto
hvézdy maji velmi podobné vysledky. U obou hvézd jsou svételné kiivky jen
pro nerovnomérné rozlozeni helia a jen pro kiemik v antifazi. U hvézdy HD
64740 vsak fotometrickou proménnost zptsobuje nerovnomérné rozlozeni he-
lia, kdezto u hvézdy HD 37776 je to praveé kiemik, ktery ovliviiuje svételnou
proménnost.
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