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»Hvezdy jsou krdsné, protoZe je na nich kvétina, kterou neni vidét. . .

Antoine de Saint-Exupéry
Maly princ, 1943



Anotace

Be hvézdy jsou rychlerotujici B hvézdy, u kterych se objevuji emisni ¢ary vodiku.
Emisni ¢ary vznikaji patrné v disku, ktery lezi v roviné rovniku hvézdy. Pivod disku
nebyl dosud jednoznacné vysvétlen. Tato prace navazuje na uspésné obhajenou ba-
kalafskou praci, ve které jsem se seznadmila s programem Shellspec. V diplomové
praci se pokousim program vylepsit s automatickym zadavanim fidicich parametri.
A nésledné ho pouzivdm pro namodelovani Be hvézdy, 60 Cygni, u které dochazi ke
zménam ve spektru na nejriznéjsich ¢asovych skalach.

Annotation

Be stars are rapidly rotating B stars whose spectra have, or have had at some time,
one or more emission lines in the Balmer series. Emission lines originate in a disk
which lies in the star’s equatorial plane. There is still no explanation of its origin.
This work ties together to successfully defenced bachelor thesis where I have got to
know the program Shellspec. In my diploma thesis I have upgraded this program
with the automatically setting of the control parameters and afterwards I have used
it for a modelling of the Be star spectra, 60 Cygni, that shows different changes of
the spectra on different time scales.
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KAPITOLA 1

UvoD

Be hvézdy jsou rychlerotujici B hvézdy, u kterych se objevuje nebo v minulosti
objevila emisni ¢ara vodiku. Jsou to hvézdy, které se nachéizeji na nebo v blizkosti
hlavni posloupnosti Hertzprungova-Russellova diagramu. V oblasti roviny rovniku
Be hvézd se nachézi disk, jehoz vznik neni dosud spolehlivé vysvétlen. Existuje
nékolik rtznych hypotéz, které se tento Be fenomén snazi popsat, ale zadna z nich
neplati obecné.

Tato prace navazuje na uspésné obhajenou bakaléfskou praci [1], kde jsem se
seznamila s programem Shellspec, ktery je schopen interpretovat pfenos zafeni,
jak v atmosfére hvézd, dvojhvézd nebo i hvézdy obklopené rozsahlou obalkou.

V diplomové préci je popsan postup pro vylepseni programu Shellspec pomoci
automatického zadavani parametrd, pro zacatek pouze vnitfniho a vnéjsiho polo-
méru disku a nésledné pouziti pro modelovani spektra Be hvézdy 60 Cygni, u které
dochézi ke zménam ve spektru na nejriznéjsich casovych skalach. Rozsirit tak, jiz
znamé charakteristiky této hvézdy, kterou studoval Doubek ve své diplomové praci
[2].



KAPITOLA 2

SPEKTRUM A JEHO ANALYZA

Rozborem spektra vesmirnych objektd lze ziskat mnoho informaci, a proto spekt-
spektralnich ¢ar a jejich intenzity, mizeme zjistit chemické slozeni zdroje zareni. Sou-
stava spektralnich ¢ar je pro kazdy druh atomu, kazdy prvek charakteristickid. Na
zakladé znalosti spektra lze kazdy prvek presné identifikovat a provadét chemic-
kou spektralni analyzu. Z celkového pribéhu intenzity ve spektru lze urcit radidlni
rychlost, povrchovou teplotu hvézdy, ktera souvisi s barvou a jeji spektralni tfidou.

Pfi psani této kapitoly jsem Cerpala hlavné z [1], [2], [16], [19], [21].

2.1 Spektrum

Elektromagnetické spektrum zahrnuje elektromagnetické zareni vSech moznych vl-
novych délek. Elektromagnetické spektrum télesa je charakteristickym rozdélenim
elektromagnetického zareni, které je absorbované nebo emitované tim samym téle-
sem.

Elektromagnetické zafreni je priénym vlnénim, kde proménné vektory elektrické
intenzity a magnetické indukce jsou navzdjem kolmé a soucasné kolmé i ke sméru
Sifeni.

2.1.1 Typy spekter

Carové spektrum Spektrum, které je tvofeno jednotlivymi ¢arami. Vznikaji v dii-
sledku prechodi, které jsou spojeny s pohlcovanim (absorpéni spektrum) a vy-
zafovanim (emisni spektrum) fotonu o energii odpovidajici rozdilu piislusnych
hladin. Zdrojem ¢arového spektra jsou plyny nebo zahraté pary kovi, v nichz
probihé elektricky vyboj (sodikova vybojka, neonka, ...)

Emisni spektrum Spektrum tvofené emisnimi ¢arami. Vznika piechodem elek-
tront z vyssi energiové hladiny na nizsi, kdy dochazi k emisi fotonu. Energie
fotonu odpovidéa elektronovym hladinam pro dany plyn. Pozorujeme pak emisi
urcitych c¢ar, odpovidajicich nejriiznéjsim pifechodim mezi stavy. Pro malou



teplotu existuje pouze prvni excitovany stav a vidime jen jednu silnou emisni
¢aru. Pri zvysujici se teploté se postupné objevuji dalsi ¢ary.

Napftiklad Be hvézdy, jsou hvézdy, u kterych mizeme emisni ¢ary pozorovat.

Absorpéni spektrum Spektrum, ve kterém pozorujeme absorpéni ¢ary. Absorpéni
¢ary vznikaji, kdyz svétlo prochazi chladnéjsi ¢asti atmosféry. Molekuly, atomy,
ionty, které jsou v atmosfére, mohou pohltit pouze takové prochazejici fotony,
jejichz energie odpovida hladindm energie atomi, molekul. Svétlo je o tyto
fotony ochuzeno. Ve spektru fotony ,vidime* jako tmavé ¢ary na vinovych
délkach, odpovidajicich vlnovym délkam fotont.

Spojité spektrum Pokud spektrum v sobé obsahuje vSechny vinové délky a in-
tenzita zafeni se v ném pomalu méni, fikame, ze jejich spektrum je spojité. Je
vSeobecné zndmo, Ze rozzhavenda pevné, kapalné télesa nebo zhavy husty plyn
zafi, a to tim vic, ¢im vice jsou zahtata. Vysilaji pfitom spojité zareni, jehoz
spektralni slozeni se s teplotou zvolna méni. RozloZeni energie ve spektru pak
nese informaci o teploté vyzarujiciho télesa. Jistou idealizaci jejich zareni je
zéreni tzv. absolutné cerného télesa.

Planckiiv zakon pro zéafeni abslutné ¢erného télesa:

2hc? 1

INT) =22 = 2.1
()= 5 )
nebo v zavislosti na frekvenci
2h3 1
I(v,T) = = ; (2:2)

c? e% —1
kde c je rychlost svétla, A je vlnova délka, h Planckova konstanta, k je Bolt-
zmanova konstanta, v je frekvence, I intenzita a T je teplota.

2.1.2 Spektrum vodiku

Jako jedno z prvnich bylo zkoumano spektrum nejjednodusiho prvku - vodiku. Svy-
carsky matematik a fyzik Johann Balmer si v roce 1885 vSiml, Ze pro frekvence
spektralnich ¢ar vodiku plati jednoduché zakonitost:

f:R<212—nlz), (2.3)

kde n = 2,3,4,... a R = 3,290 - 10'° Hz je Rydbergova frekvence. Frekvence (resp.
vlnové délky) elektromagnetického zafeni vypocétené na zakladé uvedeného vztahu
velmi dobie odpovidaji hodnotam naméfenym pii experimentech.

Zacatkem 20. stoleti byly zjistény dalsi ¢ary vodikového spektra a to v ultrafialové
a infracervené oblasti spektra elektromagnetického zateni. Také tyto cary se radily
do sérii a jejich frekvence bylo mozné vyjadrit obecnéjsim vztahem

f:R(n;—ng), (2.4)
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Obrézek 2.1: a) spojité spektrum, b) ¢arové emisni spektrum, c) pasové spektrum, d) ¢arové
absorpéni spektrum, obrazek jsem pievzala z [25]

kde n > m, m = 1,2,3,.... Jednotlivé série byly nazvany podle svych objeviteli:
Lymanova m = 1, Balmerova m = 2, Paschenova m = 3, Brackettova m = 4
a Pfundova m = 5.

Lymanova série Balmerova série
n A [nm|] oznaceni n A [nm|] oznaceni
2 121,57 La 3  656,3 Ha
3 102,58 Lg 4  486,2 Hp
4 97,25 Ly 5 4341 Hy
oo 91,2  hranasérie oo 364,4 hrana série

Paschenova série

n A [nm]  oznadeni
4 18751 Pa
5 12818 Pg
6 1093,8 Py

oo 820,4 hrana série

2.1.3  Profil spektralnich ¢ar

Detailni tvar spektralni ¢ary se nazyva profil ¢ary. U profilt spektralnich ¢ar ro-
zeznavame jejich vnitini ¢ast - jadro a kfidla ¢ary, které navazuji na jadro a jsou
vytvareny atlumem nebo Starkovym jevem viz strana 13.

Profil ¢ary (obr.2.2) se vztahuje ke kontinuu, coz je troven spojitého spektra
s relativni intenzitou 1. Plocha realné spektralni ¢ary, vyjadrend v jednotkach vlnové
délky, se nazyva ekvivalentni $itka ¢ary w. Udava mnozstvi zareni, které ze spojitého
spektra odstrani absorpéni ¢ara. Céra se zméni na pruh o stejné plose. U slabych
¢ar pozorujeme pouze jadro.

11
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Obrazek 2.2: profil spektralni ¢ary

2.1.4 Rozsireni ¢ar

Profil ¢ar je rozsifen zejména ¢tyfmi zakladnimi procesy. Prirozené rozsiteni a roz-
§ifeni tlakem maji vliv hlavné na kridla profili ¢ar. Teplotni a turbulentni rozsifeni
ovliviiuji jadra profila ¢ar.

Prirozené rozsireni car

Prirozené rozsireni Car vyplyva z neurcitosti energie stavi spojené s prechodem.
Toto rozsireni je jen velmi mélo vyznamné ve spektrech atomd.

Dopplertiv jev

Dopplertiv jev popisuje zménu vinové délky zafeni, zptisobenou nenulovou vzajem-
nou rychlosti pozorovatele a zdroje zafeni. V piipadé, kdyz se zdroj pohybuje od
nas, je vlnova délka posunuta k ¢ervenému konci, pokud se naopak zdroj pfiblizuje,
pozorujeme vlnovou délku posunutou k modrému konci, jevi se ndm kratsi. Rovnice
posuvu pro pozorovanou vinovou délku je jednoduse dana:
ar_v (2.5)
A c
kde A je neposunuta vlnova délka, v je radialni rychlost a c je rychlost svétla. Tato
rovnice plati, ale jen tehdy, kdyz plati v < c. V jiném piipadé musime pouzit vzorec
pro relativisticky Doppleriv jev

Q_ c+wv
A Ve—vw

(2.6)

Dopplertiiv jev se pozoruje ve vSech oblastech elektromagnetického zatfeni. Pochopeni
tohoto jevu znamelo velky prilom v pozorovani vesmiru. Diky nému mizeme urcit
radidlni rychlosti vesmirnych objekt®, obézné rychlosti a hmotnosti dvojhvézd nebo
jej vyuzit pri hledani exoplanet.

12



Dopplerovo rozsireni tepelnym pohybem

Rozsiteni ¢ar, které je zptisobeno tepelnym pohybem atomu plynu se nazyva rozsiteni
teplotou nebo nékdy Dopplerovo rozsiteni. Atomy, které se pohybuji od nas, vysilaji
¢ary posunuté do Cervena. Priblizujici se atomy, vysilaji ¢ary posunuté k modrému
konci spektra.

Podobny efekt v rozsifeni ¢ar jako méa Dopplerovo rozsireni miize byt naptiklad
zplsobeno turbulenci.

Rozsireni srazkami

Jedna z véci, které urcité ovliviiuje rozsireni car, je pocet atomu, které jsou schopny
bud absorbovat nebo emitovat zafeni o uré¢ité vlnové délce. Pokud plyn bude fidky,
srazky mezi jednotlivymi atomy budou méné casté. S nartistajici hustotou plynu
bude nartistat i cetnost srazek mezi atomy.

Atomy jsou elektricky nabité a pokud se setkaji dva atomy, jejich elektrickd pole
narusi energetické hladiny atomi, to da za vysledek pfechod mezi dvéma hladinami
o vlnovych délkach, které jsou posunuté od téch, které by byly norméalné predpokla-
dané.

Nejvetsi efekt mé toto rozsifeni v kiidlech car. Rozsifeni srazkami je nejvice
zastoupené u hvézd, které maji atmosféru s velkou hustotou, naptiklad u bilych
trpaslikii.

Starkiv jev

Jako Starktv jev (Starkiv efekt) se ve fyzice oznacuje Stépeni spektralnich ¢ar v du-
sledku zmény vlnové délky emitovaného fotonu, kteréd je zptisobena ptisobenim sil-
ného elektrického pole na zdroj zafeni, tedy atom. Je-li velikost Starkova jevu imérna
intenzité elektrického pole, mluvime o tzv. linedrnim Starkové jevu, pokud je imérny
druhé mocniné, pak se jedna o kvadraticky Starkuv jev.

Starktiv jev je analogii Zeemanova jevu.

Zeemanuv jev

Rozstépeni spektralnich car, ke kterému dochazi pfi ptisobeni vnéjsiho magnetického
pole na atomy, se nazyva Zeemaniv jev. U atom s vice elektrony se mize ale projevit
tzv. anomalni Zeemanuv jev, pfi kterém dochéazi k tomu, ze dané spektralni ¢ara se
nedéli na oéekavany pocet car, ale na vétsi pocet ¢ar (duplet, triplet). Ale v nékterych
pripadech se jednotlivé ¢asti rozstépené spektralni ¢ary nachazi tak blizko u sebe, ze
je nelze vzajemné odlisit. V takovém piipadé€ se ptvodni spektralni cara jevi pouze
jako rozsitena.

2.2 Spektralni klasifikace hvézd

V astronomii je spektralni klasifikace hvézd klasifikace, zalozena na vlastnostech
jejich spektra.

13



Vétsina hvézd je v soucasnosti klasifikovana pomoci velkych pismen O, B, A, F,
G, K, a M, kde hvézdy t¥idy O jsou nejteplejsi a dalsi posloupnost pismen odpo-
vida postupnému chladnuti hvézd az k nejchladnéjsim hvézdam tiidy M. Tato rada
pismen, ktera nejsou abecedné sefazena, byla vyvinuta z dfivéjsiho schématu, které
pouzivalo vSechny pismena od A po O, ale tfidy hvézd byly uspofadany do souc¢asné
podoby, kdyz byla potvrzena souvislost s teplotou. Nékteré tiidy byly vynechany, je-
likoz se shodovaly s jinou tfidou. Diky nové objevenym hvézdam byly zavedeny dalsi
spektralni tfidy. Jsou to hvézdy tfid W (horké Wolfovy-Rajetovy hvézdy), L a T
pro chladné hvézdy, ¢ervené a hnédé trpasliky, C (uhlikové hvézdy), S, a spektralni
tFidy pro objekty, které nejsou hvézdy - P (planetarni mlhoviny), Q (novy)

SPEKTRALN{ KLASIFIKACE HVEZD

oznafeni barva teplota [K] charakteristika
W 25000 — 70000 silné emisni ¢ary helia
(0] modra > 30000 spojité spektrum, absorpcéni
¢ary ionizovaného helia
B modrobila 11000 — 30000 absorpéni ¢ary neutralniho

helia, Balmerovy série vodiku
a ionizovaného kysliku

A bila 7500 — 11000  silné ¢ary Balmerovy série vo-
diku, objevuji se ¢ary ionizo-
vaného vapniku a ¢ary kovi

F bilozluta 5900 — 7500 ¢ary Balmerovy série sldbnou,
zesiluji se ¢ary ionizovaného
vapniku a kovil

G zluta 5200 — 5900 velmi silné ¢ary ionizovaného
vapniku, pocetné cary kovil,
hlavné zeleza

K oranzova 3900 — 5200 silné cary kovi, slabé ab-
sorp¢éni molekulové pasy

M oranzovocervené 2500 — 3900 silné pasy molekul, TiO

C dervena < 3500 kovy, silné pasy molekul

L tmavé Cervena 1300 — 2000 napadné ¢ary hydrida a alka-
lickych kovi

T éervenofialové 700 — 1300 vyskyt metanu ve spektru

V soucasné spektralni klasifikaci, Morganové-Keenanové klasifikaci, je k pisme-
nim pridavano ¢islo od 0 po 9, které odpovida desetinam mezi jednotlivymi t¥idami
hvézd. TakZe napfiklad A5 odpovidéd péti desetinAm mezi AO a FO.

14



Dalsim doplnénim bylo popsani riznych zvlastnosti spekter. K velkym pismentim
oznacujicim spektralni skupinu byly doplnény predpony nebo pripony. Pfed oznaceni
se napriklad muze psat: sd, d, wd, sg, g, c. Tyto zkratky se pouzivaji pri rozliSeni
hvézd se stejnou povrchovou teplotou. A za oznacenim se pouzivaji f, p, e, n, s,
k, m, v, pec, které oznacuji typ spektra. Napriklad pismeno f oznacuje spektrum
se Sirokymi emisnimi ¢arami vodiku v horkych hvézdach nebo pismeno m oznacuje
spektrum s ¢arami ruznych kovi, e ukazuje na pritomnost emisnich car.

2.2.1 Luminozitni tridy

Dalsi rozmér pro zpresnéni Morganovy-Keenanovy spektralni klasifikace jsou tzv.
luminozitni tfidy, které se oznacuji Ffimskymi ¢islicemi I, II, III, IV a V, které urcuji
§itku absorpénich ¢ar ve hvézdném spektru. Bylo ukazano, ze tato vlastnost je di-
lezita pro zjisténi velikosti hvézdy a tedy i tedy i celkové luminozity, ktera prichazi
od hvézdy.

LuMINOZITNI TRIDY HVEZD

Ia  nejjasnéjsi obii | IV~ podobfi
Ib méné jasni obfi | V  hvézdy hlavni posloupnosti
IT  jasni obfi VI podtrpaslici

III normalni obii VII bili trpaslici
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KAPITOLA 3

/

PRENOS ZARENI

Zareni, které ziskavame od hvézd, obsahuje velkou spoustu informaci o struktute
a slozeni jejich atmosfér. Hlavni cil teorie hvézdnych atmosfér je vyvinout metodu,
ktera by ziskané informace zpétné popsala. Abychom spravné interpretovali pozoro-
vané spektrum, musime popsat, jak svétlo prochazi plynem, ktery tvofi hvézdu.

Pfi psani této kapitoly jsem ¢erpala hlavné z [15], [18], [22].

3.1 Specifickad a stfedni intenzita
Specificka intezita (nebo povrchova jasnost) I, je koeficient imérnosti v

dE, = IL,(7t)(-7)dAdtdrdQ (3.1)
I,(x,y,2,0,p,t) cosf dAdtdv dQ, (3.2)

kde dF, je mnoZstvi energie proslé jednotkovou plochou dA v bodé 7, ve sméru l_;
s 7 jako normélou k ploSnému elementu dA, do prostorového tthlu df2 v intervalu
frekvenci v + dv v Case t za ¢as t + dt. Jednotky: ergs™!cm~2Hz !ster™! nebo
Wm2Hz !ster—1.

Toto je definice monochromatické intenzity; celkova intenzita je definovana jako
I= fooo I, dv.

Obecné, specificka intenzita I, zavisi na sméru. Stfedni intenzita zafeni se najde
integrovanim specifické intenzity pres vSechny sméry a vydélenim vysledku 47 sr,
prostorovym uhlem, uzavienym sférou, viz. obr. 3.1 . Ve sférickych soutradnicich
tato primérna hodnota je

1 1 27 pm
(Ft)y=— [ I,dQ = — I, sinfdf de. .
Ju (7, 1) 4ﬂ_/ i ), /0 sin ¥ (3.3)

St¥edni intenzita J, ma jednotky ergcm 2s ! Hz !ster™!, stejné jako specificka

intenzita I,,. Pro izotropni pole zafeni (se stejnou intenzitou ve vSech smérech) plati
J, = I,,. Pro zafeni absolutné ¢erného télesa plati J, = B,.
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Obrazek 3.1: k definice specifické intenzity I,

Pro osovou symetrii, s osou z (6 = 0) jako osou symetrie, stfedni intenzita .J, se
zjednodussi, pfi pouziti dQ2 = 27 sinfdf = —27du kde p = cos 0, na tvar

1 s 1 +1
Ju(2) /0 I,(z,0)2m sinfdf = 2/ I,(z, 1) dp. (3.4)

3.2 Tok zareni

Dalsi dtlezitou veli¢inou, kterd nas zajiméa pti popisu zareni je tok zafeni. Monochro-
maticky tok F,:

2T pm
Fo (7,7, t) = /L, cosfdQ = /0 /0 I, cosf sin 6 df dy, (3.5)

jeho jednotka je [F,] = ergs~' cm 2 Hz ! nebo Wm=2 Hz L. Toto je sty tok ener-

gie za sekundu, ktery projde skrz plochu umisténou v bodé 7 kolmé k 7. Jedna se
o veli¢inu, kterd se pouziva pro vyjadieni energetiky prenosu zafeni skrze hvézdna
nitra, hvézdné atmosféry, atmosféry planet.

Celkovy zarivy tok dostaneme, pokud monochromaticky tok integrujeme pres
vSechny frekvence

F(F 1) = / F (7,7, 1) dv. (3.6)
0

Pro izotropni zafeni plati F,, = 0. Pro sféricky symetrické prostfedi je nenulova
pouze radialni slozka vektoru toku zareni.
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3.3 Hustota zérivé energie

Mnozstvi energie obsazené v jednotce objemu:
1
wy = / I, do (3.7)
c

a mé rozmér [u,] = ergem 3 Hz ™! nebo Jm ™3 Hz ! Integraci pies AV a pies
vSechny sméry paprsku dostaneme energii zafeni E, dv obsazenou v AV, frekvenc-
niho pasma dv, jako

1
E,dv = / /I,,deVdV. (3.8)
CJAV JQ

Hustota energie na jednotku objemu je pak dana rovnici (3.7), protoZe pro dostatec¢né
maly objem AV je intezita v AV homogenni, takze dvé integrace v rovnici jsou
nezavislé.

Pro izotropni zafeni plati rovnice u, = (4w /c) J,, kde ve vSech smérech plati
I, = J,. Hustota monochromatické energie je

uy, = (4m/c) Jy, (3.9)

a celkové hustota energie je u, = (4m/c) [;° J, dv = (47 /c) J.

3.4 Tlak zareni a momenty intenzity

Tlak zafeni je sila, kterou pusobi dopadajici elektromagnetické zafeni na plochu.
Protoze zafeni je tok fotont, tlak znamena pfenos jejich hybnosti na plochu. Tenzor
tlaku zareni:

P, = iflyﬁﬁdfl. (3.10)
Tenzor tlaku zaieni ma rozmér [P] = ergem > Hz ™!, ve slozkach je to symetricky
tenzor (Pij = Pﬂ)

Pro osovou symetrii (planparalelni atmosféra - smér Sifeni zafeni svird s osou
z thel p = cos 6, jeho kosinus se pouziva k popisu sméru §ifeni) prvni t¥i momenty
intenzity jsou nasledujici:

1 +1
Jo(2) = / I, dy (3.11)
€J-1
1 +1
H,(z) = c/ wl,du (3.12)
-1
1 +1
K,(2) = - / p? I, dp. (3.13)
-1
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Kazdy ma stejny rozmér jako intenzita a vSechny uz jsou znamy. Stfedni intenzita
J, byla definovana v rovnici (3.3). H, se jmenuje Eddingtontiv tok a mé tvar H, =
F,/4m = F,/4, kde F, je redlny tok a F, = F,/m je astrofyzikalni tok. K, je
K integral a je ve vztahu s tlakem zéfeni p, = (4mw/c)K,. Tenzor tlaku zafeni,
s vyuzitim rovnic 3.9 a 3.13, mtzeme psat ve tvaru

Dv 0 0 3p,/*u,/ 0 0
1
Puvt)= 0 p, 0 -3 0 3p,—w, 0 |- (3.14)
0 0 p 0 0 0

Pokud je zafeni izotropni, nezavisi specifickd intenzita zafeni I na sméru (tedy
na ) a ze vztahi 3.11 a 3.13 dostaneme:

Jo(2) = 3K, (2), (3.16)

¢imz se tenzor tlaku (3.14) zjednodussi na diagonalni

4 _147r
c 3¢

P(z,v,t) =
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KAPITOLA 4

/

ROVNICE PRENOSU ZARENT

Pii psani této kapitoly jsem ¢erpala hlavné z [15], [18], [22].

4.1 Opacita

Neboli absorpéni neboli extinkéni koeficient. Monochromaticky extinkéni koeficient
«, urCuje mnozstvi energie pohlcené elementarnim objemem, omezenym plochou dA
a tloustkou ds, za ¢as dt ze zafeni o intenzité I, v intervalu frekvenci dv, dopadajiciho
ve sméru normaly k dA v elementu thlu dw:

dE, = a, I, dAdsdwdvrdt. (4.1)

P1i popisu pohlcovani zareni latkou se obvykle rozdéluje extinkéni koeficient na
dva Cleny. Zavadi se absorpcni koeficient of pro pravou absorpci, pii které dochazi
k pohlcovani jednotlivych fotond a na koeficient «!, popisujici rozptyl. Pfitom plati
vztah

Q= o, + . (4.2)

Pokud v dané atmosfére je celkem N procesi, v dusledku kterych je atmosféra
schopna absorbovat a rozptylovat zareni, pak je celkovy absorpc¢ni koeficient dan
souctem prispévkl o, ; jednotlivych procesi

N
a, = Zam = ony, (4.3)
i1

kde n; je koncetrace ¢astic schopnych absorbovat zareni v dusledku i-tého procesu
a o je ucinny prurezem tohoto procesu. Pokud je napriklad extinkéni koeficient dan
pouze rozptylem zafeni na volnych elektronech, pak

Oy = OThNe, (4.4)

kde n je koncentrace volnych elektroni a oty je Géinny prafez Thomsonova roz-
ptylu.
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Extinkéni koeficient mtizeme definovat vzhledem k &astici, ke gramu nebo k cm?.
Na jednu ¢astici:

dl, = —o,nl,ds, (4.5)

kde o, je monochromaticky extinkéni koeficient nebo G¢inny ptifez v cm? a n hustota
pohlcujiciho ¢lenu. Definice emisniho koeficientu na cm délky vzdalenosti je:

dl, = —a,1,ds, (4.6)
kde a,, = o,n je monochromaticky linedrni extinkéni koeficient. Definice na gram:
dl, = —kypl,ds. (4.7)

Tato definice se obvykle pouziva v analyze hvézdnych atmosfér, kde k, se nazyva
opacita nebo Castéji absorpc¢ni koeficient.

4.1.1 Zdroje opacity

Opacita hvézdného materidlu souvisi s tim, jak foton reaguje s ¢asticemi (atomy,
ionty, volnymi elektrony). Obecné existuji ¢tyfi hlavni zdroje opacity, které umoznuji
odebrani elektronii z paprsku. Kazdy tento zdroj obsahuje zménu kvantového stavu
elektronu, a vyrazy vdzany (bound ... b) a volny (free ... f) jsou pouzity, aby popsaly
zda je eletron vazany k atomu ¢i iontu ve svém pocateénim nebo koneéném stavu.

1. Vazané-vazany prechod (excitace, deexcitace) nastava tehdy, kdyz elektron
v atomu nebo iontu prejde z jedné hladiny na druhou. Elektron mtze prejit
z hladiny s niz$i energii na hladinu s vyssi energii, pokud je pohlcen foton s po-
Zadovanou energii. Je to prave o, p,, ktera je zodpovédna za vznik absorpénich
¢ar ve hvézdném spektru. Opacény proces, emise, nastane kdyz elektron piejde
z vys$si energiové hladiny do nizsi.

2. Vazané-volna absorpce také znama jako fotoionizace, nastava tehdy, kdyz
m3 foton dostatek energie ionizovat atom. Vysledny ionizovany elektron miize
mit jakoukoliv energii, tedy jakykoli foton s vlnovou délkou A < hc/x,, kde
Xn je ioniza¢ni energie n-té hladiny, miZe odstranit elektron z atomu. oy, ¢
je jeden ze zdrojt opacity kontinua. Uéinny prifez fotoionizace atomu vodiku
v kvantovém stavu n, zptsobena fotonem s frekvenci v je

meel® Z4 gy (n, v
Ubf(V) _ € f( )

— . 4.8
48\/§7r€80h6n51/3 (48)

Opacny proces volné-vazana emise nastane tehdy, kdyz volny elektron rekom-
binuje s iontem a emituje jeden nebo vice fotond do riznych smért.

3. Volné-volna absorpce je rozptyl, ktery nastava tehdy, kdyz volny elektron
v okoli iontu absorbuje foton, coz zpusobi néarust rychlosti elektronu. Okolni
elektron je k tomuto procesu potfebny kvuli zachovani energie a hybnosti.
Jelikoz tento proces muze nastat v okoli vlnovych délek kontinua, volné-volna
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opacita, o, rr, je dalsi soucast v tvorbé kontinua. MizZe se také stat, Ze po
pruchodu podél iontu, elektron emituje foton, coz zpusobi zpomaleni elektronu.
Tento proces volné-volné emise je znam jako bremsstrahlung, prelozeno ,,brzdné
zafeni®.

4. Rozptyl elektronu Foton je rozptylen volnym elektronem procesem znamym
jako Thomsoniv rozptyl. V tomto procesu, si mizeme ptedstavit elektron jak
osciluje v elektromagnetickém poli fotonu. Protoze elektron je velmi maly terc
pro foton, je i uéinny prifez velmi maly. Uéinny prifez Thomsonova rozptylu
je stejny pro vSechny fotony, vSech vlnovych délek:

1 2 \?
o=y <2> = 6,65 x 1072 m?. (4.9)
Teg \ MeC

Malé velikost Thomsonova t¢inného priifezu znamend, ze rozptyl elektronu je
nejvic efektni jako zdroj opacity, kde elektronova hustota je vysoka, coZ vyza-
duje i vysokou teplotu. V atmosférach nejzhavéjsich hvézd, kde vétsina plynu
je kompletné ionizovana, vétSina zdroju opacity, které zahrnuji vazané elek-
trony, je ignorovana. V téchto teplych oblastech, opacita zptisobena rozptylem
elektrond y.s; dominuje opacité kontinua.

4.2 Emisni koeficient

Stejny element jako v rovnici (4.1) dale vyzafuje energii dE' v intervalu frekvenci dv
do thlu dw ve sméru 77 za ¢as dt, pro kterou plati:

dE, =n,dAdsdwdrdt, (4.10)

kde 7, je emisni koeficient.

Jak se pohybuje paprsek svétla plynem ve hvézdé, méni se jeho specifickd inten-
zita, I,,, podle toho jestli se pohybujici se fotony absorbuji nebo rozptyluji a jsou
nahrazeny fotony emitovanymi okolnim hvézdnym materidlem. Kombinaci rovnice
pro klesajici intenzitu zptisobenou absorpci zafeni a rovnice pro rostouci intenzitu
spojenou s emisi dostaneme obecny vysledek

dl, = —a,I,ds + n,ds. (4.11)

4.3 Zdrojova funkce a rovnice prenosu zareni

Pomér mezi emisnim a absorbénim rejtem! poé¢ita, jak rychle se intenzita paprsku
svétla méni a popisuje tendenci fotont v paprsku blizit se k lokalnimu zdroji fotont
v okolnim hvézdném materidlu. Pro ziskani poméru emise a absorpce musime vydélit
rovnici (4.11) vyrazem «,ds:

1 dI, Ny
—— =] —. 4.12
o, ds v+ oy ( )

17Zde jsem si dovolila pouzit z angli¢tiny podestény vyraz ,rate“, protoze Gesky preklad tohoto
slova zatim nebyl zaveden. Tento vyraz pouzivam i v néasledujicim textu.
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Podil emisniho a absorpéniho koeficientu se nazyva zdrojova funkce, S, =, /a,.
Popisuje jak fotony, které se puvodné pohybovaly s paprskem, jsou nahrazovany
fotony z okolniho plynu. Zdrojova funkce méa stejnou jednotku jako intenzita, tedy
Wm3sr~!. Pokud do emise a extinkce pfispiva vicero procestl, zdrojovou funkci
potom muZeme psat jako

glot — 2. (4.13)
>
kde kazdy par n, a o, popisuje rtizné procesy.
Po dosazeni zdrojové funkce do rovnice dostaneme

L

=—I,+85,. 4.14
o, ds + ( )

Toto je jedna forma rovnice prenosu zafeni, nékdy pouze rovnice prenosu. Podle
rovnice prenosu, pokud intenzita svétla se neméni (leva strana rovnice je rovna nule),
intenzita je rovna zdrojové funkci, I, = S,. Pokud je intenzita vétsi nez zdrojova
funkce , potom dI,/ds je mensi nez 0 a intenzita klesd se vzdalenosti. Na druhou
stranu pokud je intenzita mensi nez zdrojova funkce, intenzita roste se vzdalenosti.

Tato zakladni rovnice vyjadruje, Zze fotony se nerozpadaji spontanné, takze se
intenzita podél paprsku neméni, pokud nejsou fotony do paprsku vlozeny nebo ode-
brany. Pokud nenastane ani jeden z téchto procesti, intenzita ztistane neménna.

Obé predchozi rovnice mizeme piepsat i v zavislosti na vilnové délce a dostaneme

L%:—I,\—l-ﬂ a i%:—I,\—l-s,\. (4.15)

ay ds ) ay ds

Obé rovnice se lisl jen velmi malo v notaci, ale li§i se drasticky v jejich zpt-
sobu pouziti. Ve hvézdnych atmosférach se setkdvame s LTE (Local Thermodyna-
mic Equilibrium) nebo blizko k LTE, kdy plati S, = B,(T) nebo S, ~ B,(T), kde
B, je Planckova funkce. Kombinace («,, S,) potom predstavuje prostor parametri
vice ortogonalni, ktery popisuje pfenos zafeni, nez je tomu u kombinace (a,,n,).
Posledné dva zminéné se mohou kazdy lisit velikosti magnitudy pfes tzkou hranici
spektralni ¢ary, ¢imz se rozdil zrusi Gplné nebo skoro v poméru S, = 1, /a,. Vznik
fotosferickych car je pak popsan pomoci parametru «,,, ktery podrobné popise vlast-
nosti atomovych ¢éastic (jako je napiiklad slozeni plynu, stupen ionizace a excitace,
pravdépodobnost pfechodu v ¢afe v néjaké frekvenci) a ktery zada prostupnost mé-
dia (pfesnéji, hloubku, nad kterou je plyn dostateéné priihledny, aby fotony mohly
uniknout smérem k nasemu dalekohledu) a parametru S, ktery popisuje termody-
namicky stav média jako soubor ¢astic a fotonu. Tyto dva parametry mohou na sobé
zéaviset, pokud LTE neplati, ale jsou méné piibuzné nez jsou o, a n,.

4.4  Opticka délka a tloustka

Monochromatickd opticka délka dr, je mérena ve sméru paprsku, prochézejicim
plochou o sifce ds, a je definovana:

dr,(s) = a(s)ds, (4.16)
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monochromatickou optickou tloustku média s celkovou tloustkou D definujeme jako

D
(D) = /0 ay(s)ds (4.17)

a je opét méfena ve sméru paprsku. Pokud uvazujeme pouze extinkci (bez emise,
1, = 0), pro intenzitu dostaneme vyraz

1,(D) = 1,(0)e~™P).
Pfechod mezi malou a velkou extinkei lezi na hodnoté 1/e, to znamend, ze optickd

tloustka musi byt 7, = 1. Vrstva je opticky tlusta je-li 7,(D) > 1 a opticky tenkd
pro 7,(D) < 1 Pokud dosadime (4.16) do rovnice (4.15) dostaneme

ar,

VoS, 1, 4.18
dr, ( )

odkud integralni forma rovnice pfenosu zafeni je
Ty
L(r) = L(0)e™ + / Sy (ty)e= Mt (4.19)
0

Pro homogenni médium, v kterém zdrojova funkce S, nezavisi na umisténi, se
predchozi rovnice zjednodussi na

L(D) = L,(0)e ™) + 3, (1 - e_T”(D)> (4.20)
a tedy, pokud je objekt opticky tlusty
I,(D)=~ S, (4.21)
a pokud je opticky tenky
I,(D) =~ I,(0) + [Sy — I,(0)] 7. (4.22)

Zakladni FeSeni je zobrazeno na obrazku 4.1, ktery jsem prevzala z [15].
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T,D)<1 i
T, (D) >> | " Li0)=0 \__

0 0

T,(D)<1
L)<l 1,(0)> S,
L) <S,
Iy

D) <1
[(Dr<l
o 5 T\.ULD)}I ~
&, D)1 =S,
,0)<S,

Obrézek 4.1: Spektralni ¢ary z homogenniho objektu se zdrojovou fuknci S, = S¢ = S,,.
Neobjevi se zddné ¢ary, kdyz je objekt opticky tlusty (levni horni graf). Pokud je opticky
tenky, objevi se emisni ¢4ry, pokud neni objekt zpétné osvétlen (I,,(0) = 0, horni pravy),
nebo pokud je osvétlen intenzitou I,(0) < S,. Absorpéni ¢ary se objevi, kdyz je objekt
opticky tenky a I,(0) > S,. Vysledné ¢ary se nasyti k hodnoté I,(0) ~ S,, kdyZ je objekt
opticky tlusty v centru cary.
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KAPITOLA 5

EINSTEINOVY A OBJEMOVE
KOEFICIENTY

Vézané-vazané prechody mezi nizsi | (lower) a vyssi u (upper) hladinou v atomu,
iontu nebo molekule mohou nastat jako:

e ZzATiva excitace

e spontanni zariva deexcitace
e indukovana zariva deexcitace
e srazkova excitace

e srazkova deexcitace

Pokud E; a E, jsou energie vySe zminénych hladin, potom hrv = E, — E; definuje
frekvenci v ¢ary, kterou zkoumame.

Pii psani této kapitoly jsem ¢erpala hlavné z [15], [17].

5.1 Einsteinovy koeficienty

Einsteinovy koeficienty urcuji pravdépodobnost pfechodu pfi uréitém procesu (spon-
tanni deexcitace, zarivé excitace,...)

5.1.1 Spontanni deexcitace

Einsteintuv koeficient pro spontanni deexcitaci je:

A, = pravdépodobnost prechodu pfi spontéanni deexcitaci

ze stavu v do stavu [ za sekundu, za ¢astici ve stavu u.
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Toto prirozené rozsiteni ¢ar definuje emisni pravdépodobnostni distribuci ¢ (v — vg)
kolem stfedu ¢ary (v = 1p), kterd je dand Lorentzovym profilem

,ymd/47T2

v — V0)2 + (,Yrad/4ﬂ-)2 : (51)

Qp(l/—V()) = (

A, koeficient je sumace pres cely profil, popisujici pravdépodobnost pro celou ¢aru;
pravdépodobnost za jednotku $ifky vlnového pasma je dana A,¢(v — 1p) pokud
je (v — vp) méfeno v jednotkach Hertz. Rejt spontanni deexcitace na cm?® je dan
vyrazem nA,;.

Pro statickou atmosféru a za predpokladu, ze kazda deexcitace je nezavisld na
predchozich procesech, které uklada atom do stavu u (,kompletni redistribuce®),
plati pravdépodobnostni distribuce:

H(a,v)
N3

kde Avp je Dopplerovska sitka, kterad je definovand jako

(v —w) = Avp, (5.2)

2kT
Avp = ) L, (5.3)
c\V m

kde m je hmotnost ¢astice a H(a,v) je Voigtova funkece! .

5.1.2 Zariva excitace

Einsteintuv koeficient pro zafivou excitaci By, je definovan jako:

Blujl‘j; = pocet zafivych excitaci ze stavu [ do stavu u

za sekundu, Castici ve stavu [,

s indexem vq definujicim specifickou spekralni ¢aru, jejiz extinkéni profil (v — vyg)
je pouzit ke zjisténi excitovaného pole zafeni pres hranici spektralni ¢ary

JE :/0 Jyo(v —1p)dy, (5.8)

Woigtova funkce je funkce, ktera popisuje tvar profili éar. Vznikne slozenim Dopplerova profilu
v jadru ¢ary a profilu utlumu na kfidlech ¢ary.

H(a v):ﬁ/+oo Ld (5.4)
B N R '

E_Ewmw & X

vy= fo o EAZ/D - EA)\D (55)
_v—1v _ A—=Xo
v = AZ/D = A)\D (56)
2
a=—1 A (5.7)

47|'AI/D - RA)\D
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kde [¢(v — vp)dv = 1. Mnohem obecnéjsi vyraz pro tuto sumaci je

_ 1 fe'e) +1
hey [ Lot - wan (5.9)
2/ Ja

ktery také plati pokud ¢(v—1yp) je anizotropni z disledku Dopplerova posuvu. Pokud
neplati posledni zminény (statickd atmosféra), funkce profilu ¢(v — 1) je znovu
stanovena ndhodnym Dopplerovym posuvem, zafivym a srazkovym utlumenim a je
dana normovanou Voigtovou funkci, stejné jak tomu bylo u spontanni deexcitace,

p(v—19) = HEZLTU)AVD. (5.10)

Pro malé utlumeni (Voigttv parametr a < 1) amplituda pro centrum ¢ary je

p(v=19) = NG Avp, (5.11)

pokud a = 1, dostaneme ¢isty Gaussovsky profil ¢ary (Dopplerovské utlumeni)

5.1.3 Indukovana deexcitace
Einsteintv koeficient pro indukovanou deexcitaci B, je podobné definovan

By JY = pocet indukovanych zafivych deexcitaci ze stavu

u do stavu [ za sekundu, ¢astice ve stavu wu.

5.1.4 SraZkova excitace a deexcitace

Einsteinovy koeficienty pro srazkovou excitaci a deexcitaci jsou:

Cj, = pocet excitaci srazkou ze stavu

[ do stavu u za jednotku Casu a Castice ve stavu [,

Cwu = pocet deexcitaci srazkou ze stavu

u do stavu [ za jednotku Casu a Castice ve stavu u.

stavu ¢ do stavu j, maji rejty prechodi
o
TLICU = niNe/ aij(v)vf(v)dv, (5.12)
vo

kde N, je elektronova hustota, o;;(v) elektronovy srazkovy acinny prufez, f(v) nor-
movand distribuce rychlosti (obvykle Maxwellova) se stfedni hodnotou [vf(v)dv
a vg mezni rychlost, pro kterou plati 1/ 2mv(2) = hyy. Uéinny prifez srazky oij je,
stejné jako U,lj a prislusné Einsteinovy koeficienty A,;, By, a By, vlastnost materi-
alu kazdého prechodu, ktery je nezavisly na okolnich stavovych parametrech kromé
rychlosti v.
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5.1.5 Einsteinovy relace

Einsteinovy koeficienty jsou spojeny Einsteinovymi relacemi

Bu _gu  Au _ 21/
By g By c?

(5.13)

Cu _ I eBulkT (5.14)
Clu Ju

kde E,; je energie pirechodu. Poméry v (5.13) jsou spocitany pro TE, porovnanim
vzestupnych a sestupnych zatrivych rejti, pozadujici rovnovahu ¢ = ¥ = x a rovnost
vyslednych vyrazi pro J, a B, v libovolné teploté. Poméru v (5.14) se dosdhne
podobné, porovnanim vzestupnych a sestupnych srazkovych rejtt v TE. Pokud plati
Maxwellova distribuce, plati to také mimo TE.

5.2 Objemové koeficienty

5.2.1 Extinkce

Extinkéni koeficient monochromatické ¢ary na jednotku délky vyjadfeny pomoci
Einsteinovych koeficienti je:

hv
Oéf/ = in [nlBluQO<V - VO) - nuBulX(V - VO)] (515)
hv nugiX (v — 1)
By — ) |1 = eI =) | 5.16
4 "BV = 10) [ mgup(v — 1) (516

kde vyraz v hranatjch zavorkach je korekce pro indukovanou emisi a bereme ji jako
negativni extinkci. Celkovy extinkéni koeficient ¢ary je

! < hvg
a, = / a, dv = —(ny By, — nyBuy), (5.17)
0 4

s pouzitim [ hvp(v — vg)dv = hig a [ hux(v — vy)dv = hiy za predpokladu, Ze je
profil symetricky nebo dostatecné tzky. Extinkéni koeficient pro monochromatickou
¢aru na jednu ¢astici je (bez korekce pro indukovanou emisi):

hv

ol = 4—Blu4p(1/ —19). (5.18)
T

Celkovy extinkéni koeficient pro ¢aru za Castici je

l 2
h
o =dl / dv="2p, =" f, =0,02654f, cm? Hz, (5.19)
0 4 MeC

fiu je klasicka sila oscilatoru, veli¢ina, kterd byla dfive zavedena pro korekci har-
monicky oscilacni sily jako predchtidce pro kvantové mechanicke efekty. Rezonanéni
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¢ary jako je napiiklad H I Ly« maji fj, ~ 1. Zavislost na v v rovnicich (5.13) a (5.19)
dava

Aul ~ ggiflu(AEul)27 (520)
u
kde AE,; = hug je energie prechodu. Ciselné:
Ay = 6,67 x 10135”;1;s1, (5.21)
u

kde A je v jednotkdch nm.

5.2.2 Emise

Emisivita monochromatické ¢ary, vyjadiend v Einsteinovych koeficientech je bez
indukované emise

h
nf, = inuAulw(u —19). (5.22)
Celkova emise Cary
© hy,
! l 0
My :/0 ’I’]VdI/ = EnuAula (523)

s pouzitim [ hvip(v — v9)dv = huy, protoze ¥(v — vy) je symetricky kolem v = vy,
pokud to bereme bez pritomnosti Dopplerova posuvu.

5.2.3 Zdrojova funkce

Zdrojovéa funkce monochromatické c¢ary, vyjadiena pomoci Einsteinovych koefici-
entd, je

nuAulw(V - VO)

Sl =gl /ol = 5.24
v 771// v nlBluSO(V - VO) - nuBulX(V - VO) ( )
nebo pomoci Einsteinovych relaci (5.13)
Aud
_ Bul 4 _ 2hy3 ¢/<P
S, = B X @ T X (5.25)
Lz Bul ¥ gintu ®

U zdrojova funkce ¢ary se muze silné ménit frekvence podél ¢ary, kde tvary profila si
nejsou rovny kvuli koherentnimu rozptylu nebo prerozdéleni frekvence. Profily jsou
si rovny, pokud plati celkové redistribuce, kdy si kazdy proces bere novy vzorek
z pravdépodobnostni distribuce, bez toho, aniz by si pamatoval jakykoli pfedchozi
proces, tedy o(v — vg) = (v — 1) = x(v — 1p). Zdrojova funkce se pak zjednodusi
na

o N Aul B 2h1/§’ 1

v nlBlu - nuBul B c? M — 1,

giny

zdrojova funkce se jesté vice zjednodusi na tvar Sll,o = B,, pokud se pomér n;/n,
v (5.26) ¥idi Boltzmannovou distribuci, stejné tak jako v LTE.

(5.26)

30



KAPITOLA 6

LTE - LOKALNI
TERMODYNAMICKA ROVNOVAHA

LTE! - Mysleny stav hvézdné atmosféry, v niz se sice teplota s vyikou méni (coz
v globalni termodynamické rovnovéze (TE) neni mozné), pfitom se vSak v malém
okoli kazdého mista plazma chova stejné jako v termodynamické rovnovaze odpo-
vidajici urcité teploté. LTE je jednoduchy model hvézdné atmosféry, umoznujici
alespon priblizné vypocitat jeji vlastnosti. ZjednodusSeni spociva v tom, ze v TE
jsou vSechny stavy atomi (stupen ionizace - Sahova rovnice, excitace - Boltzman-
nova rovnice, rychlosti - Maxwellovo rozlozeni rychlosti) i fotoni (Plancktuv zékon)
urceny jedinym parametrem, a to teplotou.

Pfi psani této kapitoly jsem Cerpala hlavné z [15], [18], [22].

6.1 Maxwellovo rozlozeni

Maxwellovo rozlozeni rychlosti je statistické rozlozeni rychlosti v souboru céastic
v plynu (nebo plazmatu) v rovnovdzném stavu. Jednotlivé ¢astice maji sice ruzné
rychlosti, avsak pii urcité teploté 7' maji ¢astice stejného druhu urcitou stiedni hod-
notu rychlosti. Pro ¢astice s hmotnosti m je Maxwellovo rozlozeni rychlosti ve sméru
x:

n(vz) ] m N2 oyme e
dv, =(—= e M/ dug, (6.1)
[ N Y s (327)

kde N je celkovy pocet ¢astic o hmotnosti m na cm?. Dolni index [...]pTg vyjadiuje
hodnotu TE rozdélovaciho zdkona v lokalni kinetické elektronové teploté T.. V LTE
je T rovna vSem ostatnim teplotam (kinetické ionizacéni teploté, excitované, ionizaéni
teploté), takze mtzeme psat T = T.. Pro velikost rychlosti éastic, bez uvazovani
smeéru, Maxwellovo rozdéleni je:

tanglicky Local Thermodynamic Equilibrium
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n(v) _ m\3/2 2 —(1/2)mv? kT
[N dv] T (27rk‘T> drvce dv. (6.2)

Komponent rozlozeni v (6.1) je Gaussovsky, naproti tomu rychlostni rozlozeni v (6.2)
mé konec diky faktoru v2. Poloha vrcholu definuje nejpravdépodobnéijsi rychlost

vp = +/2kT/m; stfedni hodnota rychlosti je (v) = /3kT"/m.

6.2 Boltzmannovo rozdéleni

Boltzmannova excitac¢ni distribuce, kterd urcuje pocet systémt v daném kvantovém
stavu je

[n] _ 95 o~ (trsxn) KT (6.3)
Nrtlyre It

kde n, 5 je pocet atomi v em3 v hlading s v ioniza¢nim stupni r, g, s jsou statistické
vahy hladiny s ve stupni r, X, s je excitac¢ni energie v hladiné s ve stupni r, méfeno
ze zékladni hladiny (r,1) s x,s — Xrt = hv pro zafivy pfechod mezi hladinami (r, s)
a (r,t), s hladinou s, kterd je vyssi nez hladina t. Vyjadiuje, jak zavisi po¢et molekul,
atomu a iontd v ruznych energetickych stavech na teploté. Pokud ze spektralnich
¢ar ur¢ime obsazeni energetickych stavi, dovoluje ndm Boltzmanova rovnice urcit
excitac¢ni teplotu.

6.3 Sahova distribuce

Sahova ionizac¢ni distribuce pro pomér obsazeni mezi zakladni hladinou a naslednym
ioniza¢nim stupném je:

[n?"“’l (6.4)

:| _ i2gr+1,1 <27TmekT>3/2 e—Xr/k‘T
nr1 Jprg Ne gra 7

h2

kde N, je hustota elektront, e hmotnost elektronti, n,41,1 a n,1 je hustotni obsazeni
dvou zékladnich stavi nasledujici ionizac¢ni stupné r a 7 + 1, x, je ionizaéni energie
stupné r (minimélni energie, kterd je potfeba k tomu, aby se uvolnil elektron ze
zékladniho stavu o stupni r, s x, = thTesholdQ) a gr4+1,1 @ gr1 statistické vahy
dvou zakladnich hladin. Uvolnény elektron ma statistické vahy 2, kvtli jeho volbé
orientace spinu. Pro dvé celkova obsazeni ioniza¢nich stupni je Sahova distribuce:

Nyy1 . 1 2UT+1 2rmekT G —xr/kT 6.5
N’r LTE B ﬁe U’r h2 ‘ ’ ( ‘ )

kde N,41 a N, jsou celkové hustoty obsazeni dvou nésledujicich ionizac¢nich stupnu
rar+1, x, je ioniza¢ni energie stupné r a partiéni funkce U, stupné r dana rovnici

Ur =3 groe /M. (6.6)

2treshold anglicky hrani¢ni troveti

32



Rovnice vyjadfuji, Ze ionizace je tim pocetnéjsi, ¢im vyssi je teplota. Ze spektra
hvézd lze urcit poméry poc¢tu atomil v riznych stupnich ionizace, a tak stanovit po-
moci Sahovy rovnice teplotu. Timto zptisobem odvozena teplota se nazyva ionizac¢ni
teplota.

6.4 Sahova-Boltzmannova distribuce

Kombinace predchozich dvou distribuci nam dava LTE pomér obsazeni mezi ¢asti-
covou (particular) hladinou ¢ a iontovym stavem c, ve které se ionizuje jako

N | 1TE Ne gi h? ’

s n; jako celkova hustota obsazeni hladiny i, n. pocet ionti v ioniza¢ni hladiné
€a Xei = Xr — Xri + Xr+1,c — PVireshola ionizacni energie z hladiny ¢ do stavu c.

6.5 Zareniv LTE

6.5.1 Planckova funkce

Boltzmannovo rozdéleni v LTE se chova tak, ze zdrojova funkce se zjednodusi z (5.25)
na Planckovu funkei:

2h13 1
[5@} - = (6.8)
LTE c [gunl .

g1 ”u} LTE
2hv3 1
2 Jw/kT _ 1

= B,(T). (6.9)

Tato rovnost S, = B, je formalné odvozena z Einsteinovych koeficientti pro vazané-
vazané procesy.

Wienova a Rayleighova-Jeansova aproximace

Pro velké hv/kT je &itatel /T > 1 a to vede k Wienové aproximaci:

2h13
B,(T) a:;iééfe—h”/kT, (6.10)

kterd vyjadiuje, ze se fotony chovaji jako Castice, ve vysokych energiich a je shodna
s Boltzmannovym rozdélenim. Pro malé hv/kT aproximace ¢/*T —1 ~ hyv/kT nam
davéa Rayleighova-Jeansovu aproximaci:

N 202KT
N =g

B,(T) 7 (6.11)

coz je vlnového charakteru.
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6.5.2 Stefan-Boltzmann(v zadkon, Zdkon ¢tvrté mocniny

Tento zdkon vyplyva z obecnéjsiho Planckova zakona. Spektralni integraci dosta-
neme Stefan-Boltzmanntv zakon:

* o
B(T) :/ B,dv = =11, (6.12)
0 7T
kde
2r°k* -5 —27o—4—1
0= 183 = 5,67 x 10" ergem™ “K™*s™". (6.13)

6.5.3 Indukovana emise

LTE korekce pro vazané-vazanou indukovanou emisi v (5.17) je

1— nuBulX(V - VO) =1 ethO/kT_ (614)
i Brup(v — 1) |1y

Profilové funkce a(v—1yp) a ¢(v—1y) si jsou v LTE rovny, protoze jinak by rovnovaha
ve vlnové délce nebyla v TE mozna.

6.5.4 Extinkce cary

Koeficient LTE extinkce ¢ary je:

2
! _ ¢ LTE _ [1_ huo/kT} 1
[00] e = e P (v —wo) [1 = o] (6.15)

kde n}TE dané Sahovym-Boltzmannovym rozdélenim pro lokalni kinetickou teplotu
Te. Klasicka sila oscilatoru fy, je ddna rovnici (5.19).
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KAPITOLA 7

BE HVEZDY

23. srpna v roce 1866 otec Angelo Secchi, feditel observatore Collegio Romano, napsal
editorovi Astronomische Nachrichten dopis obr. 7.1, kde oznamuje ,une particularité
de ’etoile vy Cassioppé.“ Misto Balmerovy absorpéni ¢ary, jako je tomu u Siria ¢i
Vegy, hvézda ukazuje ,une ligne lumineuse trés belle et bien plus brilliante que tout
le reste du spectre“ (Secchi 1867). Toto byla prvni detekovand hvézda s emisnimi
Carami a prvni zprava o Be hvézdé.

Po vice nez 120 letech Collins (1987) pfinasi definici Be hvézdy: rychlerotujici
hvézda typu B, luminozitnich tfid V-III, jejiz spektrum mé nebo nékdy meélo, jednu
nebo vice Balmerovych ¢ar v emisi; ktera se dodnes pouziva. Nejcastéji jsou v emisi
pozorovany ¢ary HI, Hel, Fell a nékdy také Sill a MgII.

V oblasti roviny rovniku Be hvézd se nachazi disk, jehoz vznik neni dosud spo-
lehlivé vysvétlen. Existuje nékolik riznjch hypotéz, které se tento Be fenomén snazi
popsat, ale zadna z nich neplati obecné.

Pfi psani této kapitoly jsem cerpala hlavné z [6], [5].

7.1 Centrdlni hvézda

Centralni hvézda je hvézda typu B. I kdyz Be fenomén miize byt pozorovan i u hvézd
typu O a rannych hvézd typu A, je hlavné spojovan s hvézdami typu B. Jaschek &
Jaschek v roce 1983 identifikovali 12 % vSech B hvézd z Bright Star Catalogue jako
Be hvézdy. Dalsi prace ukéazaly, Ze stiedni vyskyt Be hvézd je 17 %, ackoli je toto
¢islo zavislé na spektralnim typu. Vétsina autort souhlasi, ze nejvétsi podil Be hvézd
se objevuje jako spektralni typ Ble-B2e. Podle pozorovani se Be hvézdy nachézi bud
na nebo v blizkosti hlavni posloupnosti v H-R (Hertzprungové-Russellové) diagramu.

Jsou Be hvézdy ,rozeny“ jako Be hvézdy, nebo se vyvijeji z B hvézd na Be
hvézdy? Ukéazalo se, ze nejvétsi podil Be hvézd, je pro oblasti hlavni posloupnosti
pro t¥idy O9-B3 a pro starsi oblasti se pocet zmensuje. Casto byl tento vysledek
bran jako evidence vyvoje Be hvézd, ale také to mize jednoduse reflektovat fakt, ze
podil Be hvézd rannych spektralnich typtd je vyssi nez pro pozdni typy a tudiz to
nemusi byt evidence vyvoje Be hvézd.
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Schreiben des Herrn Prof, Secehi, Dic. der Slernwarie des Collegio Romano, an den Herausgceher,

Daus ma derniiee je vous-anoongais la grande faciliié @ob-
server les spectres stellaites avec [a nouvelle consirueiion
de spectroseope que jai réussi i combiner. Bientdt jespice
de pouveir vous envoyer une liste des objets examings, mais
pour le moment e nc pourrais différer davantage i vous
. dignaler une parficularité muriense de I'éoile y Cassiopée,
uniqoe jusquh présent, Gelle-ci est que pendant que la grande
maporité des. éloiles Manches montre la raie f triz-pette et
lavge, el comme zLyre, Sirius cic., yCassiopée a 3 sa place
une ligne lumineusc trés-belle ot bien plos brillante goe tout le i
reste du gpectre.  La place de cette raie est, autant que jen ai
pu prendre iles mesures, exaclement cofncidente avee velle
de £, el oo peut trés-hien en faire Ia comparaizen avee Péloile
voisine 3 Cussiopée, La mesure je Tai prise en placant wne
pﬁinte de vepére dais le chereheur ef vourcant la raie dans
la grande lonette avee la poinle micrométrique du speetro-
seope: gi les deux lunettes sont portées de Pitoile v & | éloile
£ et placdes de la méme manitee sur Uune ef sur Pautre on

tromve que la pasition de la raie luisante de la premiére va.
respond & la raie obscure de la seconde. J‘espér.e pouriir
fuire ces mesures d'une maniére plus exacte encores Bn con.
parant aingi Péleile & Pégase on irouve goe la £ tombo sy
une végion noire Jes bandes ique celte étoile présente. Ty
reste la bande lnisanle que montre y Cassivpée, n'est pu
unique, il ¥ en # plesienrs aulres, mais assez plus petites,
et je ne les ai pas mesurées. Cetfe étoile présente done oy
spectre inverse de celui an type ordinaire des étoiles Dlanches,

Pour vous dunper une idée pratiqgue de Vellet de cette
bande je vous dirai que cette ligne brille sur le reste dy
apectre comme le groupe du magudsium brille sur le fond
lumineus du spectre lorsqu'on britle ce médal.

Tans une autre leltre les délails des autres étoiles, ~
M. Hc«p_{r{ﬁi a vérilié eee résultats of a méme vo aver g
Tinatte de 5 posees sevlement plusieuns beaus speclres are
Pusage de wa eombinaisen,

Rome, LE66 Auit 23, A. Serchi,

Obrézek 7.1: Dopis editorovi Astronomische Nachrichten [10], kde se Secchi poprvé zmiriuje
0 hvézdé€ s emisnimi ¢arami.

Tvrzeni i protitvrzeni detekce vyvojového efektu Be hvézd dava jen predcasnou
informaci. Je to téma, které si vyzada v budoucnosti jesté hodné prace.

Jaky je sirsi astrofyzikalni kontext Be hvézd? Be hvézdy jsou hvézdy, které se
otaci rychlosti blizké jejich kritické mezi, kdy odstfediva sila je v rovnovaze s gravi-
taci. Rotace je nejvétsi neznamé v soucasném pochopeni hvézdného vyvoje a speci-
alné u horkych hvézd. Pro¢ Be hvézdy rotuji tak rychle?

7.2 Rotace hvézd

Prvni realizovany model byl navrzen Struvem v roce 1931, ktery navrhl, ze Be hvézdy
jsou rychlerotujici, formujici disk, ktery se nachézi v roviné rovniku. Tento postoj
se dochovava az dodnes. Tento disk ale nesouvisi s prvotnim diskem, ktery hvézda
méla béhem své akrecni faze.

Struve si myslel, Ze emise pochazi pravé z disku kolem hvézdy. Snazil se prijit
na to jak dochdazi ke vzniku Be fenoménu. Zjistil, Ze Cary jsou u Be hvézd Siroké,
mnohem 8irsi nez u klasickych hvézd. Byl si védom toho, Ze ¢im jsou ¢ary Sirsi,
tim je rotacni rychlost hvézdy vétsi. Domnival se, ze hvézda rotuje tak rychle, ze
dochazi k uvolnéni materidlu z fotosféry, ktery poté tvori disk. Predpokladal, Ze
rotacni rychlost dosdhne kritické hodnoty, kdy dochéazi k rovnovaze mezi gravitacni
a odstredivou silou a obalka pak vznika rotacni nestabilitou.

Nicméné proces tvarovani disku neni tak pfimocary, jak navrhl Struve. Ackoli Be
hvézdy rychle rotuji, je Siroce citovano, Ze rotuji pouze 70%—80% kritické rychlosti.
Navic Struveova mysSlenka nevysvétluje cyklické vznikani a zanikéni disku. Velka
¢ast vyzkumu mechanizmu vzniku disku je tedy zaméfena na rotaci.

Rotace byla dfive urcena jako dilezita slozka hvézdy, ktera mize podstatné pri-
spivat k vytvareni okolohvézdného prostiedi. Fotosférické absorpéni ¢ary vykazuji
Sifky ¢ar, vyjadiengch v jednotkach rychlosti, v nékolika stovkach kms™!. Slettebak
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«cC

Obrazek 7.2: A — pole-on hvézdy, B — Be hvézdy s emisnimi k¥idly, C — Be shell hvézdy
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publikoval velmi vyznamnou a rozsahlou sadu $ifek ¢ar pro vSechny spektralni typy
Be hvézd. Tato méieni Sifek Car jsou zavedena pro popis rotacni rychlosti hvézdy
v vynasobené sinem inklinace pélu a sméru zafeni, neboli v sin. v sini se da z profilu
Car urcit, ale sklon i nezname.

Zakladni rozlozeni rotacni rychlosti Be hvézd je velmi dulezité, protoze dava jista
omezeni pro modely vzniku disku. Nicméné toto rozlozeni konvoluje spolu s inklinaci
ke sméru zafreni. Toto je velmi dobfe znamy historicky problém a bylo provedeno
i nékolik numerickych pokusid dekonvoluce v sin¢ distribuce Be hvézd. Vysledky
pokust prokazaly, ze Be hvézdy nerotuji s kritickou rychlosti. Misto toho vrchol
v rozlozeni byla hodnota 70 %80 % kritické rychlosti. Toto je velmi zajimavy objev.
Nepochybné stfedni rotace je vysoka v Be hvézdach, coz ukazuje na to, ze to je
dulezity prispévek k rozliSeni B hvézd od Be. Nachéazi se tu jedna otéazka, néktera
pozorovani hvézd vykazuji mensi hodnotu nez je stredni hodnota rotace, coz spo-
lehlivost problému sniZuje. Na druhé strané, vySe zminéné studie predpokladaji, Ze
rychlost Sifek fotosférickych Car je presny odhad v sin ¢ hvézd, coz mize byt nepresné
pro nejrychleji rotujici hvézdy.

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

Diky modelu rota¢ni nestability dokazal Struve vysvétlit nékolik profilti emisnich
¢ar, obrazek 7.2. Mazeme tak délit Be hvézdy na hvézdy s dvéma emisnimi k¥idly,
Be shell hvézdy a pole-on hvézdy.

7.3 Proménnost Be hvézd

Definice Be hvézd, ktera tvrdi, Ze to jsou objekty, které maji nebo mély Balmerovy
¢ary v emisi, uz sama charakterizuje jejich zakladni vlastnost: proménnost. Existuje
nékolik druht proménnosti.

Dlouhodoba a pozvolna zména emisnich a absorpénich ¢ar je spole¢né pro vétsinu
Be hvézd. Kromé této zmény, existuje i rychld proménnost, v ¢asovém rozmezi od
nékolika minut po né€kolik dni. Nékdy dochézi i k nasobeni period.

7.3.1 Kratkodoba proménnost

Jelikoz samotné rotace nezptisobi vznik disku, kratkodobé zmény jsou hlavnim kan-
didatem, ktery by vysvétlil dodatecny mechanismus, ktery je potfebny k tomu, aby
se rychle rotujici B hvézda stala Be hvézdou. Jedna se halvné o zmény profilu car
a zmény v jasnosti.

Kratkodobé zmény byly rychle nalezeny v ranych Be hvézdach, ale stejné pokusy
u Be hvézd pozdéjsich nez typu B5 nebyly Gispésné.
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Pulzace

Pulzace je zptuisobena zménami hydrostatické rovnovahy ve vnéjsich vrstvach hvézdy.
Pulzace mtize byt radiadlni nebo neradialni. Za pfi¢inu kratkodobé proménnosti v ¢a-
sovém rozmezi 0,5 az 2 dny byla povazovana neradialni pulzace.

Nicméné pozdéji jini védci argumentovali, Ze proménnost je lépe vysvétlena
hvézdnou rotaci a za pri¢inu zmény profilu ¢ar povazuji hvézdné skvrny a pozdéji
korotacni oblaka.

Pro vyfeseni tohoto problému se vétsina badateld soustiedila na nékolik snadno
pozorovatelnych objekti, ke kterym patii napiiklad w CMa, pu Cen, w Ori a 7 Cen.
Tyto objekty byly pozorované nékolika védeckyma skupinami, které dosly k riznym
vysledktm.

Obha&jci obou teorii, jak pulzace tak i hvézdnych skvrn, souhlasili, Ze detekce
skute¢né multiperiodicity by rozhodla problém ve prospéch neradialni pulzace.

Multiperiodicita byla nalezena u p Cen a také u 7 Cen. Porovnani ¢asa vzplanuti
emisnich ¢ar u pCen s modelem multiperiodicity ukazuje, ze pulzace v rtznych
moédech hraje pfi nejmensim spoustéci roli pfi presunu hmoty z hvézdy do disku
nebo alespon je schopna ho predpovédét.

V okamziku, kdy se nékolik médu sejde ve fazi, dojde k dodani potiebné knetické
energie pro dosazeni kritické rotace. Dusledkem je vyvrzeni materidlu a vytvofeni
obalky. Tento nalez muze byt dikazem pro vznik disku u p Cen, ale vétSina Be hvézd
se zd4, ze nemaji pulzaci v tolika mdédech.

7.3.2 Strednédoba proménnost

Stfednédoba proménnost ma frekvenci nékolika tydnt az mésicti. Casto se jedna
o zmény radialni rychlosti, zmény v poméru V/R, viz podkapitola 7.4.2, nebo i in-
tenzity spektralnich Car.

Pokud je proménnost periodické, je ¢asto spojovana s podvojnym systémem Be
hvézd. Sekundarni slozka miize pfispivat ke vzniku disku, viz podkapitola 7.2.

7.3.3 Dlouhodoba proménnost

Dlouhodobé proménnost je typ proménnosti, kdy se hvézda tfidy B méni na hvézdu
t¥idy Be a naopak. Je to nejvyznamnéjsi proménnost, kdy dochézi ke ztraté disku
nebo k jeho eventudlnimu znovuvytvoieni. To znamena, Ze ve spektru hvézdy se
objevuje a Casem opét mizi emisni ¢ara. Vyskytuji se i domnénky, Ze vsechny hvézdy
typu B jsou typu Be, ale ne vSechny projevily emisni aktivitu.

7.4 \Vlastnosti disku

Zatimco po mnoho let bylo prijimano, Zze Be hvézdy maji okolo sebe plyn, jeho
geometrie a kinematika ztistaly jako sporné téma.
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7.4.1 Geometrie

Dlouhou dobu se véfilo, ze plyn okolo hvézdy mé tvar disku (Struve 1931), polari-
zacni studium ukézalo, Ze tento plyn neni sféricky symetricky.

Velky skok dopredu byl udélan v roce 1992 s prvnim interferometrickym pozoro-
vanim Be hvézd, ktery provedli Dougherty a Taylor. Toto radiové pozorovani ¢ Per
na VLA! potvrdilo, ze geometrie oblasti okolo hvézdy neni sféricky symetricka. Ne-
davno, optickéd interfotometrie zacala produkovat vysledky pro Be hvézdy, zvlasté
od skupin na Mount Wilsonu a Observatoire de la Céte d’Azur. Vysledky od téchto
skupin potvrdily asférickou geometrii emise v okoli hvézdy.

7.4.2 Kinematika

Kinematika okolohvézdného plynu vyvolava hodné pozornosti. Dopplertiv posuv
v dis-ku mtze odhalit rychlostni usporadani disku skrz profil ¢ary. Profily ¢ar mohou
mit bud jeden vrchol nebo miize mit vrchol dvojity a miize byt nesymetricky, i kdyz
nejcastéji jsou profily s dvojitym vrcholem a symetrické. Nesymetrie se muze objevit
casem v tom, Ze Cervené a modré ¢asti cary mohou byt dominantni v rtiznych ¢asech
(znamé taky jako V/R pomér - violet-to-red pomér).

V/R pomér

Pro typické emisni ¢ary s dvojitym vrcholem, vysky do modra a ¢ervena posunutého
vV R

vrcholu jsou oznaceny jako V respektive R. Dlouho trvajici
cyklické zmény v poméru V/R jsou pozorovany u mnoha
hvézd, trvaji nékolik let az nékolik desetileti dokud se cyk-
lus neuzavie. Morfologie cyklu byla popsana Hanuschikem

a spol., kdy pouzili data s vysokym rozliSenim. Nasli, Ze
chovani emisni ¢ary je shodné s jednoramennou hustotni
vlnou v disku.

Pouziti prenosu zaieni pii modelovani jednoramenné hus-
totni viny, kterd reprodukuje V/R pomér (obr. 7.3), ktery

je pozorovany v profilech ¢ar, nam ukazuje kinematickou Obrazek 7.3: V/R pomér
strukturu jednoramennych oscilaci, ktera je shodné s pozorovanim. Pro tyto jedno-
ramenné hustotni vlny, aby vytvorily pozorovanou magnitudu, musi platit, ze disk
obéhne hvézdu nékolikrat. Tudiz uklada striktni kritérium pro rychlostni pole uvnitt
disku: rychlost rotace musi byt mnohem vétsi nez radialni tnik.

7.5 Priciny vzniku Be fenoménu

Af uZ je mechanizmus pro vyvrzeni plynu z fotosféry jakykoli, musi vytvorit do-
statecné hustou oblast v roviné rovniku hvézdy na to, aby vysvétlila pozorované
kontinuum a ¢ary a z kinematiky se zda, Ze bude muset byt schopny dodéavat dosta-
tecnou hybnost disku a disk obnovovat.

Wery Large Array je radioastronomicka observatof, ktera se nachézi na Planich svatého Au-
gustina v Novém Mexiku.
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7.5.1 Disk stlatovany hvézdnym vétrem

Existuje nékolik navrhovanych mechanizmu, které by dokazaly vyvrhnout plyn z fo-
tosféry. Samoziejméa volba je zafenim pohénény vitr.
Bjorkman a Cassinelli v roce 1993 predstavili model, ve Z/’; .

kterém zafenim pohanény vitr vytvari tok smérem k rov-

niku. Proudnice vétru ztistava v obézné roviné: kdyby ro- \ %
tace byla dostatecné velké, proudnice by ptrekrocily rovinu \“ﬁ\?
rovniku. Proudnice z obou hemisfér by si pak v roviné rov-

niku piekazely a vysledek toho by byl vznik vzruchu. Tento oprazek 7.4: disk stlaco-
vzruch vytvari oblast s vyssi hustotou, kterd by pfedsta- vany hvézdnym vétrem, ob-
vovala disk, omezeny pouze na rovinu rovniku a opac¢né rizek jsem prevzala z [5]
smérujicimi tlaky vétri z obou hemisfér.

Pozdéjsi vyzkum vsak ukéazal, ze disk okolo Be hvézdy nevznikéd disledkem hvézd-
ného vétru. A to v disledku toho, ze je hvézdny vitr v oblasti rovniku diky gravi-
taénimu ztemnéni slabsi nez na polarnich oblastech.

7.5.2 Disk stlacovany magnetickym polem

Existuji i modifikace vysSe zminéného modelu. Ukazuje se, ze nektere Be hvezdy maji
silné magnetické pole, které je schopno ovlivnit dynamiku
hvézdného vétru. Cassinelli a spol. v roce 2002 spocitali
efekt dipolarniho hvézdného magnetického pole na dyna-
miku hvézdného vétru. Pro oblasti, kde magneticka energie
prevazuje nad kinetickou hustotni energii, proudnice toku
vétru sleduji magnetické siloc¢ary. Pro uzaviené magnetické

smycky pobliz rovniku, sila nuti plyn, aby se pohyboval ve gprazek 7.5: disk stlaco-
smeéru roviny rovniku od obou hemisfér a vysledna oblast vany magnetickfm polem,
vzruchu je pak disk. obrazek jsem prevzala z [5]
Dalsi magnetohydrodynamické simulace, ale opét nevytvari disky, které by se sho-
dovaly s disky pozorovanymi.

7.5.3 Viskdzni disk

Alternativni hypotéza k hypotéze stlacovaného disku je viskézni disk. Dynamika ta-
kovychto diskt funguje ve stejném smyslu jako u akre¢nich
diskt, az na to, Ze plyn a moment hybnosti, jsou pridavany
do vnitinich oblasti a potom jsou rozptyleny ven ve formeé
turbulence magnetohydrodynamické viskozity. Nejjedno-
dusi predstava je takova, Ze oblasti kolem rovniku hvézdné
atmosféry jsou zrychlovany az skoro do super-Keplerovské
rotace, napiiklad pulzaci. Pokud do plynu bude nadéle do- gprazek 7.6: viskézni
davan moment hybnosti, zvedne se z hvézdného povrchu disk, obrazek jsem pievzala
a bude se pohybovat dale od hvézdy. A potom muze byt z [5]

vytvofen disk.

41



Dtlezitou slozkou v tomto modelu je kriticka rotace hvézdy, kterou je velmi obtizné
pozorovat. Nejveétsi nezndmou v modelu je otazka jak dochazi k dodavani momentu
hybnosti do disku. Jednou moznosti je pulzace. Dalsi mozny mechanizmus je takovy,
Ze plyn se z hvézdy dostane diky néjakému vybuchu.

I kdyz tento model dosahl néjakych tspésnych vysledki, mé stale spoustu nedo-
statkli v dobrém popisu dodéani dtlezitého momentu hybnosti.

7.5.4 Be hvézdy v podvojném systému

Ktz a Harmanec ve svém ¢lanku z roku 1975 navrhli, ze Be hvézdy jsou dvojhvézdy
s neodhalenym privodcem.

Podvojnost Be hvézd je diilezitym aspektem, protoze priuvodce u Be hvézd, které
byly potvrzeny jako dvojhvézdy, muze predstavovat dal$i omezeni pro parametry
modeld. Dalsi diivod je ten, ze slapové sily mohou pomoci hmoté opustit Be hvézdu
a vytvorit disk. K pfenosu hmoty by mélo dojit v disledku zmény poloméru, béhem
vyvoje hvézdy.

Privodce hvézdy mohl mit také vliv na Be hvézdu jako vysledek predchoziho
pfesunu hmoty, to znamena jeji roztoceni. Zvysenou rotacni rychlost pozorovanou
u Be hvézd bychom pak mohli vysvétlit jako dusledek prenosu momentu hybnosti
mezi slozkami.

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

7.5.5 Pulzacni hypotéza

Dal$im moznym mechanismus je pulzace, viz v podkapitole s ndzvem Pulzace na
strané 39.

7.5.6 Rotace

Popsano vyse v podkapitole 7.2.

Stale neexistuje teoreticky model, ktery by platil pro vznik disku Be hvézd. V pro-
blému Be hvézd, stale ziistava hodné otazek, které je potfeba zodpovédét, napiiklad
otazka ohledné vyvojové faze Be hvézd, hvézdné rotace, vyskyt a ptivod magnetic-
kého pole a nebo pfenos hmoty a momentu hybnosti.
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KAPITOLA 8

ROCHEOVA GEOMETRIE

Jako velkd spousta hvézd, vice nez 70 % vSech hvézd tvori dvojhvézdy, i Be hvézdy
se mohou nachézet v podvojném systému. Slozky tohoto systému mohou mit tvar
podle Rocheova modelu pro oddélené i dotykové dvojhveézdy.

Jelikoz program Shellspec zahrnuje Rocheovu geometrii do svych vypocti, roz-
hodla jsem se geometrii popsat i v této praci.

Pfi psani této kapitoly jsem ¢erpala hlavné z [11], [12], [14].

8.1 Rochelv model, Rocheova mez, Rocheovy laloky

Rochetiv model dvojhvézd je pojmenovan podle francouzského matematika z 19. st.,
Edouarda Rochea. Je zalozen na idei, zZe uvazujeme celkovy gravitacni potencidl
v systému dvou hmotnych bodt, které se pohybuji po kruhovych orbitach kolem
jejich barycentra.

P1i nékterych problémech, kdy se studuje pohyb néjaké velmi malé Eastice, je
dilezité znat tvar ploch, které jsou mistem urcitého gravitacniho potencidlu. V pii-
padé rotujiciho systému dvou téles o hmotnostech m; a ms je potencidl v souiad-
ném systému z, y, z rotujicim se soustavou (tj. napf. osa x lezi na spojnici mi,ms)
v libovolném bodé P(x,y, z) sou¢tem dvou potencidli bodové éastice a rota¢niho
potencialu

2 2
@:_GW_GW_WI(x_WW)) 2] 61)

(mq + mo

kde 71 = (22 4+ 9> + 222 a ry = [(x — 1)® + 3% + 22]%/2 jsou vzdalenosti bodu
P od hmot m; a my a w je thlova rychlost. Je patrné, ze prvni dva ¢leny vyvolavaji
gravitacni zrychleni, které ptsobi v bodé P, kdezto tieti ¢len je odpovidajici za
odsttedivé zrychleni vyvolané rotaci systému.

Chceme-li vypocitat umisténi ekvipotencidlnich ploch, obklopujicich dva hmotné

Vv

se stfedem ve hmotnéjsi hvézdé, o hmotnosti mj, obihajici konstantni rychlosti
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w s podvojnym systémem. Méné hmotna hvézda, o hmotnosti ms, je ve vzdalenosti
a =1 od pocatku.

Pfedpokladame-li a = 1 a ¢asové soubéznou rotaci (to znamend, Ze hvézdny
povrch se otaci spolu s obéznou dobou rotace), dostaneme

2\ G(mi+ms)
2 _ _ _
coz pochazi z tfetiho Keplerova zakona! pro obéznou dobu.
Pokud definujeme veli¢inu ®,, = —2®/G(m; + ma) a hmotnostni podil ¢ =
ma/mi (0 < ¢ < 1), potom
2 2q q 2
®, = + + - ——) +42 8.4
Tt (Ut ( (1+q)) i 54

®,, je normovany potencial a mizeme ho spocitat pro jakykoli umisténi x,y, z okolo
dvou hmotnych bodi. Proto plochy konstantniho potencialu, nebo-li ekvipotencialni
plochy, mtizeme nalézt, a ocividné zavisi na hmotnostnim podilu q.

Obrazek 8.1: Rez obé&zné drahy rovinou (z,y) plochy s konstantnim normovanym potenci-
alem @, pro dvojny systém a mfizka reprezentujici hodnotu normovaného potencialu ®,,.
Obrézek jsem pfevzala z [24].

Vsimnéme si na obr. 8.1 tvarti ploch blizko hmotnych bodti, mi, ma, které jsou
kruhové v fezu rovinou (z,y) a stejné plati i pro roviny (y,z) a (z,z). U hvézd,

!T¥eti Keplertiv zdkon uvadi vztah mezi ob&znymi dobami planet 7' a hlavnimi poloosami jejich
trajektorii a:
2

T
ol konst. (8.3)
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které jsou bezdotykové dvojhvézdy, maji kulovy tvar. Pokud se budeme vzdalovat
od téchto dvou hvézdnych stiedi, plochy budou vice zdeformované, zvlasté ve stredu
linie, ktera spojuje dvé hvézdy, naopak protilehlé polokoule ztistavaji skoro sférické.
Nakonec plochy, obklopujici dva hmotné body, se spoji v bodé oznaceném jako I,
na obrazku. Tento bod se ¢asto nazyva vnitini Lagrangiantv bod. Plochy, které
vzniknou po spojeni dvou Rocheovych ploch v Lagrangianové bodé Li, se nazyvaji
Rocheovy meze pro dva komponenty dvojného systému. Definuji dva t¥idimenzio-
nalni limitni objemy, obvykle nazyvané Rocheovy laloky. Dtvod pro¢ se jim fika
limitni objemy, je v tom, Ze definuji maximalni objem, ktery hvézda muize mit ve
dvojném systému a stéle si uchovat vSechny své slozky (atomy, ionty, atd.) pod svou
vlastni gravitacni kontrolou. Skuteéna fyzikalni velikost kazdého limitniho objemu
je definovana hlavné vzdalenosti a¢ a pak v mensi mife hmotnostnim pomérem gq.
Pokud je hmotnostni podil jednotkovy, dva Rocheovy limitni objemy maji stejnou
velikost. Pokud ¢ je mensi nez 1, relativni velikost Rochoeva laloku hmotnéjsi hvézdy
nartistd, zatimco méné hmotné hvézdy klesa.

Ekvipotencidlni plocha na obrazku 8.1, ktera lezi hned za obrazcem -8 Rocheo-
vych mezi, ukazuje tvar, ktery vznikne pokud se jedna o dotykovy dvojny systém.
V takovémto systému jsou dvé hvézdy ve fyzickém kontaktu pomoci zizeni v bodé
L1, a jsou spojené spolecnou obéalkou, kterd se nachazi mezi Rocheovou mezi a ekvi-
potencialni plochou, kterd odpovida povrchu tohoto systému. Za touto oblasti je
dalsi ekvipotencionalni plocha; tuplné obklopuje dvojhvézdu a zobrazuje priisecik
v Ly. Toto je vnéjsi Lagrangiantiv bod, kterym miize hmota z gravitacniho pole
dvojhvézdy unikat mnohem snadnéji.

Existuje jesté dalsi prisecik, ktery neni zobrazen na obrazku 8.1, na opacné
strané dvou hmot od Lo, znamy jako Ls, ktery po- X
skytuje dalsi moznou tnikovou cestu zénou s vysSsSim
potencidlem nez ten v La. V jesté vétsi vzdalenosti
od dvou hvézd lezi maxima potencidlu, znacena jako
L4 a L, které lezi na mistech tvorici rovnostranné
trojuhelniky s dvéma hvézdami.

Rochetiv povrch pro oddélené komponenty je defino-
véan jako ekvipotencidlni plocha Cy = ®,(xs,ys, 2s)
prochazejici podhvézdnym bodem (x5, ys, 25) (bod na
povrchu hvézdy mezi obéma hvézdami, 0 < x; < Obrizek 8.2: definice podhvézd-
1,ys = zs = 0), ktery je lokalizovany ,dopliiovacim* ného bodu

(fill-in) parametrem f; < 1, ktery popisuje stuper, v kterém ekvipotencionalni plocha
odpovida vyplnéni Lagrangianovské plochy nulové rychlosti fotosférou. Definujeme
ho jako

T 1— x4

fi:L1$7 fz:ma

(8.5)

pro primarni a sekundarni slozku. Ly, tu predstavuje xz-ovou soufadnici bodu I
\ (le, 0, 0).
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Rocheho ekvipotencalni plocha C; dotykového systému je definovana pomoci
Hill-out* parametru 1 < f, < 2:
b, - C

s 1 8.6
(I)nl - (I)nQ b ( )

kde ®,1 a ®,5 odpovidaji potencidlim v bodech L1 a Ls. A musi platit ®,,; > C, >
(I)n2
Nejdiive musime spocitat L1,Lo, Cs a xz-ové souradnice télesa s vyuzitim New-
tonovy - Raphsonovy itera¢ni metody ve smeéru z:
®,,(z;,0,0) — @
q)nz (l‘i, O) 0)

foz

Ti—1 = T; — (87)
a potom 3D tvar plochy je vyTesen pomoci Newtonovy - Raphsonovy itera¢ni metody
v y-ov§ch a z-ov§ch soufadnicich s piesnosti 1075,

Pottfebné derivace pro vypocet:

09, 2 2(z — 1 2
o ), 20 (8:8)
ox (1+q)ry (14 q)ry 1+4+¢
0, 2y 2qy
oy (1+ q)ri)' (1+ q)rg’ y (8.9)
d, 2 2
0, 22 oo OE (8.10)
0z 1+qr{ Q+q)rs
5%, 622 6g(z —1)2 2 2
_ 6% Ggle—1)7 - 4o (8.11)

9x2  (1+q)r}  (A+qrs (A+9ri (A+q)rs

Také gravitacni ztemnéni je brané v tvahu prostifednictvim ménici se teploty

podle nasledujiciho zédkona:
T B
— = <g> , (8.12)
1) 9p

kde g je normovana povrchova gravitace, 3 je koeficient gravita¢niho ztemnéni, 7,
a gp jsou teplota a gravitace na pélu rotace. Normovana gravitace je

0%,\*> [09,\* [0%,\>
= ) 8.13
g \/( Ox ) * ( dy * 0z (8:.13)
Faktor gravitacniho ztemnéni je pak spocitan jako
fap = Bu(T)/By(T}). (8.14)

Hrozi tu ale mozna singularita ve vypoctech v okoli bodt L a Lo, kde gravitace klesa
k nule a tedy i teplota jde k nule. Tento problém je v nasem pfipadé, v programu
Shellspec, vyfesen tak, ze jako nejmensi hodnota je uréena na: g/g, = 104, podle
3]
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KAPITOLA 9

MODELOVANI SPEKTER BE HVEZD

Diplomové préace navazuje na predchozi bakalafskou préci [1]. Hlavnim cilem baka-
larské prace bylo naucit se pracovat s programem Shellspec.

Program Shellspec (autor Jano Budaj, [3]) je navrzeny tak, aby spocetl svételné
krivky, spektra, interagujicich dvojhvézd obklopenych pohybujicim se okolohvézd-
nym opticky tenkym materidlem. Za predpokladu LTE (viz kapitola 6) je schopen
ur¢it intenzitu zafeni z rovnice prenosu zareni a urcit tak spektrum objektu resp.
svételnou kiivku. Do problému lze zahrnout také pritomnost (ne)prihlednych ob-
jektn, napriklad disku, jetu, skvrny, obalky nebo sekundarni hvézdy. Program ale
neni schopen fesit inverzni problém - hledani parametri primarni hvézdy. Tyto hod-
noty se musi dohledat.

Pii psani této kapitoly jsem ¢erpala hlavné z [2], [1], [7], [8], [9], [3], [4].

9.1 Automatizace programu Shellspec

Ukolem diplomové prace bylo zpfesnit vysledky z bakalaiské prace [1], kde vysledky
neodpovidaly fyzikalnim predpokladim.

Problém nastava tehdy, kdyz se do programu Shellspec zadavaji parametry
disku. Kombinace vstupnich parametrii mohou byt nepfesné nebo chybné. Rozhodla
jsem se, ze program Shellspec upravim tak, aby se vstupni parametry vkladaly
samy, a aby se pro kazdou kombinaci parametrti nasla odchylka mezi pozorovanym
a spocitanym spektrem hvézdy, nasledné kombinace parametrii s nejmensi odchylkou
bude i ta nejpiesnéjsi, kterd popisuje pozorované spektrum.

Hlavnim vstupnim souborem v programu Shellspec je shellspec.in (popis
tohoto souboru a dalsich lze najit v mé bakalarské praci [1]), kde se daji volit para-
metry primarni hvézdy, sekundarni hvézdy, jetu, disku, apod. podle toho jaky systém
chceme studovat. Pravé s timto souborem jsem pracovala pri zpresnovani zadavani
fidicich parametri.
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TinsTout Tout (.]) = T'in(i) + AT’|

DO

puvodni program shellspec

ENDDO

[v35tup (rin (1), 7wt (), X2 ()]

__ » vystup syntetické spektrum synt(Fy, \)

nacteni pozorovaného spektra obs(F),,,, Aops) 4¢———
subroutine interpolace
interpolované pozorované spektrum int(EFipne x, Aobs)

subroutine chii

A

Obrazek 9.1: Schematické rozvrzeni programu
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9.1.1 Zad&vani ridicich parametri - gridovd metoda

Prvni ¢ast tpravy programu Shellspec se tyka zadavani fidicich parametri, pomoci
tzv. gridové metody, ktera postupné prochazi pole vSech moznjch kombinaci fidicich
parametri. Jedna se tedy o metodu, kterd velmi zjednoduseneé fesi inverzni problém
tedy hledéni optimalnich parametrii pro dany problém. Je mozné zadat hrani¢ni
body intervalii pro dany parametr, nejmensi a nejvétsi hodnotu parametru. Je zde
také mozné upravit jak velké skoky jsou mezi po sobé néasledujicimi hodnotami.

Pro zacatek jsem ménila pouze vnitini a vnéjsi polomér. Jelikoz jsem zvolila 100
hodnot pro kazdy parametr, ziskala jsem tak 10000 kombinaci pro vnitfni a vnéjsi
parametr. Kazdd kombinace znamené nové spusténi programu Shellspec, je tedy
vidét znacna ¢asova narocnost tlohy.

Z definice problému hvézd je patrné, Ze vnitini polomér musi byt vétsi nez polo-
mér hvézdy, aby nezasahoval dovniti hvézdy, tudiz jsem pro sviij konkrétni problém,
modelovani spekter 60 Cygni, dala jako vnitini mez 1,02 R,, kde R, je polomér
hvézdy. Jako vnéjsi mez jsem zvolila 6 R,, coz je vzdéalenost, kdy dochazi k rozpadu
disku, kterou odhadl Doubek ve své diplomové praci [2], viz podkapitola 9.3.

9.1.2 Porovndni pozorovaného a spocitaného spektra

Hlavni vystup z programu Shellspec, je soubor shellspectrum, kde se nachéazi
vypocitana data tok a vlnovych délek. Toto syntentické spektrum porovnavam
v dalsim kroku ve své nové Casti programu Shellspec s pozorovanym spektrem.
Jak jsem zminila vysSe, pouzila jsem stejna data jako Doubek v jeho diplomové praci.
Pro kazdou kombinaci vnit¥niho a vnéjsiho poloméru se spocita syntetické spektrum,
které se porovna s pozorovanym. Na zakladé znalosti pozorovaného spektra se pak
zjisti hodnota y-kvadratu pro urceni kvality shody.

F‘obs_Fts’n2
X2:2—( = ynt) (9.1)

synt

Do predem pfipraveného souboru vystup.dat se nasledné ukladaji hodnoty vniti-
niho poloméru, vnéjsiho poloméru a nakonec y-kvadratu. V zavérecné fazi vypo-
¢etniho postupu uréime kombinaci parametri, kterd nejlépe odpovida pozorovani.
Zvolenym kritériem je hodnota y-kvadratu.

Pribéh hodnot x-kvadratu v zavislosti na fidicich parametrech je znazornén na
obrazcich 9.2, 9.3 a 9.4 pro modelaci hvézdy T'T Hya, kterou jsem popsala v nésle-
dujici podkapitole a pro hvézdu 60 Cygni na obrazcich 9.15, 9.16, 9.17, 9.18 a 9.19,
jejiz spektrum jsem studovala v podkapitole 9.3.

U graft pro 60 Cygni, hlavné u profila P2, P23, P233 a P3, je vidét vétsi Sum.
Nejpravdépodobnéji je to zpusobeno tim, Ze datovych bodd pro tyto profily bylo
méné. Pro profil P1 se jednalo zhruba o 1000 datovych boda a u ostatnich profilt
necelych 300 bodt. VSechny soubory u hvézdy TT Hya mély kolem 1000 datovych
bodt.
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9.2 Porovnani hodnot TT Hya

Nejdrive, abych zjistila, jestli moje ¢ast kédu funguje spravné, pouzila jsem ji pfi
zjisténi hodnot u hvézdy TT Hya, kterou jiz zkoumali Budaj a Richards ve svém
¢lanku [4] a kde jsou i uvedené vysledné hodnoty pro disk této hvézdy. Vysledné
hodnoty, ke kterym dospéli v ¢lanku [4], jsou v tabulce 9.1.

S novou ¢asti kédu, kterou jsem napsala, jsem chtéla ovétit vysledky, k jakym
dosli v [4]. Se souhlasem od obou autort jsem vyuzila jejich napozorovanych spekter,
abych vychéazela ze stejného zdroje. Jelikoz je zatim mozné zkoumat pouze vnitini
a vnéjsi polomeér, ostatni parametry, jako je napriklad teplota disku, hustota apod.,
jsem nechala stejné jako méli v [4].

Primérni Sekundarni Disk
M 2,63 Mo M 0,59 Mg | 4 82,84°
R 1,95 R, logg 2,66 « 2 Ro
logg 4,23 T, 4600K | Ry 2Rg
T 9800 K u 0,8 Rout 10 Rg
vsini 168kms~! | 8 0,08 p(Rin) 4x107*gem™
u 0,5 ne(Rin) 2 x 101%cm™3
a 22,63 Ro T 6200 K

Vtrb 30kms™!

Tabulka 9.1: Tabulka vyslednych hodnot pro hvézdu TT Hya z ¢lanku, kde u je koeficient
okrajového ztemnéni, a je vzdalenost komponenti, 7}, je teplota na pélu rotace, 3 exponent
gravitacniho ztemnéni, ¢ inklinace, @ vertikalni polositka, R;, vnitini polomeér, R,y vnéjsi
polomér, p(R;,) hustota, n.(Rj,) elektronova hustota a vy, mikroturbulence

Jestli moje ¢ast kodu funguje spravné, méla bych dojit k podobné hodnoté pro
poloméry jako v [4], tedy Ri, = 2 Re a Rout = 10 Re.

9.2.1 Vysledné hodnoty pro TT Hya

K dispozici jsem méla spektra z ruznych obdobi, a ruznych fazi, vybrala jsem na-
hodné spektra: 3579.999 (kdy dochazi k nejvétsimu, uplnému zakrytu), 3606.217,
3606.071, cisla vyjadifuji epochu a fazi hvézdy. Nechtéla jsem modelovat disk této
hvézdy, pouze si ovérit zda moje obména programu funguje. Vysledné hodnoty pro
vnitini a vnéjsi polomér jsou vypsané v tabulce 9.2.

Z tabulky 9.2, je vidét, ze hodnota vnitiniho poloméru vysla v dobré shodé,
vnéjsi polomér se lehce lisi od hodnoty, ktera vysla Budajovi a Richards. Synteticka
spektra pro jednotlivé faze jsou na obrazcich 9.5, 9.6 a 9.7, kde jsou vykreslena spolu
s pozorovanym spektrem.

Dospéla jsem tedy k jinému feSeni hodnot pro vnitini a vnéjsi polomeér, jelikoz
ale moje syntetickd spektra popisuji pozorovana podobné jako v pfipadé [4], muzu
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TT Hya

epocha a faze Rin Rout

3579.999 1,989 R, 11,669 R
3606.071 1,989 Ry, 7,5989 R,
3606.217 1,989 Ry 8,1489 Ry

Tabulka 9.2: Vysledné hodnoty pro TT Hya pomoci mé ¢asti kédu.

soudit, Ze i moje vysledky mohou byt spravné. Dtivodd pro¢ se moje hodnoty lisi od
[4] by mohlo byt nékolik. Napfiklad, Ze minimaliza¢ni metoda mohla najit lokalni
a ne globalni minimum, vyuziti LTE ve vypoctech nebo nevyuziti Synspecu pfi
vypoctech Shellspecu.

Poté co jsem si ovétila, ze moje ipravy programu Shellspec funguji, postoupila
jsem k modelovani spekter Be hvézdy 60 Cygni.

11
10

A OO N ®©

X-kvadrat

Obrazek 9.2: Vyneseni zavislosti y-kvadratu na fidicich parametrech pro epochu a fazi
3606.071. Nejmensi hodnota x-kvadratu vysla pro kombinaci polomérd R;, = 1,989 Ry
a Rout = 8,1489 R@.
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Obrazek 9.3: Vyneseni zavislosti x-kvadratu na fidicich parametrech pro epochu a fazi
3606.217. Nejmensi hodnota y-kvadratu vysla pro kombinaci polomérid R;, = 1,989 Ry
a Rout = 7,5989 R@.

30
30 22
& 20 10
=] 5
_%5 15 0
< 10

2.

2.
Tin [Rsoll 2 -0 372

Obrazek 9.4: Vyneseni zavislosti x-kvadratu na fidicich parametrech pro epochu a fazi
3579.999. Nejmensi hodnota x-kvadratu vysla pro kombinaci polomért R;, = 1,989 R
a Rout = 11,669 Rg.
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1.4 ‘ ‘
pozorované spektrum ———
syntetické spektrum -

intenzita

0.2 ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘
6545 6550 6555 6560 6565 6570 6575 6580
vinova délka [A]

Obrazek 9.5: Pozorované a spocitané spektrum pro T'T Hya v epose a fazi 3606.071. Synte-
tické spektrum sedi pékné na pozorované v kiidlech ¢ary, ale v jeji centralni absorpci profil
nepopisuje presne.

T T
pozorované spektrum ———

14 b syntetické spektrum -------- |

intenzita

0.6 E

6545 6550 6555 6560 6565 6570 6575 6580
vinovéa délka [A]

Obrazek 9.6: Pozorované a spocitané spektrum pro TT Hya v epose a fazi 3606.217. U tohoto
profilu syntetické spektrum opét popisuje spravné kiidla ¢ary pozorovaného profilu, absorpce
a emise ¢ary se od pozorovaného spektra lehce lisi.
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pozorO\}ané spekfrum —
22r ~ syntetické spektrum --------

2+ i i 1
18

1.6

intenzita

14

1.2

1

08 i

6545 6550 6555 6560 6565 6570 6575 6580
vinovéa délka [A]

Obrazek 9.7: Pozorované a spocitané spektrum pro TT Hya v epose a fazi 3579.999. Syn-
tetické spektrum se dobte shoduje s pozorovanym spektrem az na dva emisni piky, které
u pozorovaného profilu maji mensi intenzitu.

9.3 Be hvézda 60 Cygni

60 Cygni je Be hvézda, u které dochazi ke zménam ve spektru na nejriznéjsich
casovych skalach. Dlouhodobé zmény souvisi se vznikem a zanikem disku. Byly po-
zorovany piechody ze stavu emise na absorpci a naopak. Tento vyvoj disku jsem
analyzovala s pouzitim programu Shellspec.

Béhem poslednich let se spektrum 60 Cyg nékolikrat zménilo. V obdobi 1992—
1993 u profilu ¢ary Ha byla pozorovana absorpce. V roce 1994 byla sledovana slaba
emise. Od roku 1996 az do 2000 méla Ha silnou emisi. Od konce roku 2000 do roku
2005 byla pfitomna zejména absorpce s obcasnych vyskytem slabé emise. V zari 2005
doslo k rychlému vytvofeni obalky, kterd byla v disledku dalsi emise pozorovana
v Hau.

V diplomové préci [2] jsou profily ¢ary Ha rozdéleny do péti typt, které jsou
zobrazeny na obr. 9.8. Na obr. 9.9 je ukdzana zavislost jednotlivych profilti na case.
Stejny vybér profilti jsem pouzila i ja pro svou modelaci.

Doubek ze studia dlouhodobych zmén u hvézdy 60 Cygni zjistil, Ze emise v ¢are
Ha se zacne naplno projevovat, az v urcité vzdalenosti obalky od hvézdy, a Ze
obéalka vznika vyvrzenim materidlu z hvézdy. Postupné se obalka od hvézdy vzdaluje
a emisni aktivita v ¢are Ha sili, dokud se obalka nerozpadne a emise poté slabne.
Doubek rovnéz zjistil, ze ptfi dopadu obélky na povrch hvézdy dojde kratce poté
k prudkému zvyseni emisni aktivity.

Z naméfenych rotacnich rychlosti obalky se Doubek ve své praci také pokusil
zjistit vzdalenost, kde se obalka rozpadla. Za ptedpokladu, Ze vsin i = 320kms™!
a Umin ~ 140kms™! dospél k hodnoté 7, ~ 5 — 6 R,, kde R, je polomér hvézdy.
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)
N
oy
(0]
k=
0.8
0.6
0.4 1 1 1 1 1 1
6530 6540 6550 6560 6570 6580 6590 6600
vinova délka [A]
Obrazek 9.8: Pozorované profily ¢ary Ha hvézdy 60 Cygni
rok
1992 1384 1886 1928 2000 2002 2004 2006
P‘I - . srmw AEm = W -
%
o Pzt - . .-
[+]
T
P23 L - a = A MAr @ = —
P233_ L] [ ] . * Al —
P3 - - - [ I TN T Y —

43000 50000 51000 52000 53000 54000
RJO

Obrazek 9.9: Profily ¢ary Ha v zavislosti na Case, obrazek jsem prevzala z [2]
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60 Cyg

M 11,8 Mg
R 9,1 Re
logg 4

T 27000 K

vsini 320kms~!

Tabulka 9.3: Hodnoty charakterizujici priméarni hvézdu 60 Cyg

Tuto mezni hodnotu jsem pouzila jako maximéalni moznou hodnotu pifi definovani
okrajovych hodnot pro gridovou metodu, viz podkapitola 9.1.

9.3.1 Vysledné hodnoty pro Be hvézdu 60 Cygni

Hodnoty parametri pro primarni hvézdu 60 Cyg jsme ziskala z ¢lanku [8], viz tabulka
9.3. Zbyvalo mi jen nalézt parametry pro disk. Jistou predstavu jakou hodnotu by
mély mit nékteré parametry, jsem ziskala z ¢lanku [9], kde se zabyvali tim, jak se
profil spektra ¢ary Hoa méni p¥i zméné hustoty a inklinace. Zbylé parametry potom
bylo snadné najit.

Poté co jsem nasla vSechny pfiblizné hodnoty parametrii, u kterych se zdalo, ze
pozorovany profil ¢ary Ha popisuji nejlépe, spustila jsem program Shellspec, ktery
obsahoval i moji novou ¢ast, aby nasel co nejpresnéjsi hodnoty vnitiniho a vnéjsiho
poloméru, viz podkapitola 9.1. Tyto dva parametry jsou, co se tyce geometrie disku,

V tabulce 9.4, jsou vypsané vsechny vysledné hodnoty parametrt disku. Tabulka
je sefazena od profilu s nejsilnéjsi emisi az po profil s velmi slabou aktivitou emise.
Podle parametra je vidét, ze emise vznikd podle pritomnosti disku, u profilu P1
je emise nejsilnéjsi a tedy, jak spravné vyslo, je v této fazi disk nejvétsi, vnitini
polomeér vysel Ry, = 5,202 Ry a rozprostird se do vzdalenosti vnéjsiho poloméru
Rout = 12,681 R,. Postupné jak se zvétSuje disk, zvysuje se také aktivita emise
v ¢are Hay, snizuje se hustota disku a s ni i teplota, coz odpovida fyzikalni predstave.

Na obrazcich 9.10, 9.11, 9.12, 9.13 a 9.14 jsou vyneseny grafy pozorovaného
a syntetického spektra pro Be hvézdy 60 Cygni s pouzitim parametri hvézdy a disku,
viz. tabulky 9.3 a 9.4.
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? Rin Rout T P Utrb
P1 |30 5202R. 12,681 R; 13000K 9x 10" gecm™3 90kms!
P2 |30 6,979Rs 7,748 R 13000K 1x10"¥gem™3 60kms!
P23 | 30 5,202R. 6,742R. 14000K 1x10"'"gecm™3 80kms™!

P233 | 30 5455R. 5982R. 14600K 1x107''gem™3 70kms™!
P3 |30 5202R., 5532R, 14500K 2x10"''gem™3 80kms™!

Tabulka 9.4: Tabulka s vyslednymi hodnotami pro disk hvézdy 60 Cygni, kde ¢ je inklinace,
Ry, je vnitini polomér, Ry, vnéjsi polomér, T je teplota, p hustota a v, je mikroturbulence

1.8 T T T T

T T
pozorované spektrum

syntetické spektrum -—-—-

intenzita

0.8 1 1 1 1 1 1 1
6545 6550 6555 6560 6565 6570 6575 6580

vinova délka [A]
Obrazek 9.10: Pozorované spektrum a vypocitané spektrum s parametry disku viz tabulka

9.4 pro profil P1. Synteticky profil popisuje pozorovany profil velmi dobfe az na dva emisni
piky, které u pozorovaného profilu maji vétsi intezitu.
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1.3 T T T T

T T
pozorované spektrum
syntetické spektrum -————

intenzita

0.8 | b

0.7 1 1 1 1 1 1 1
6545 6550 6555 6560 6565 6570 6575 6580

vinovéa délka [A]

Obrazek 9.11: Pozorované spektrum a vypocitané spektrum s parametry disku viz tabulka
9.4 pro profil P2. Syntetické spektrum popisuje pozorované spektrum s dobrou shodou.

1.2 T T T T

T T
pozorované spektrum
syntetické spektrum -————

1.1 B

intenzita

0.7 1 1 1 1 1 1 1

6545 6550 6555 6560 6565 6570 6575 6580
vinovéa délka [A]

Obrazek 9.12: Pozorované spektrum a vypocitané spektrum s parametry disku viz tabulka

9.4 pro profil pro P23. Synteticky profil spravné proklada pozorovany profil v jadie cary,
kiidla pozorovaného profilu jsou vsak vice v emisi nez u syntetického profilu.
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1.1 T T T T

pozorov'ané Spekt'rum
syntetické spektrum -—-—-
1.05 |

0.95

0.9

intenzita

0.85

0.8

0.75

.7 1 1 1 1 1 1 1
6545 6550 6555 6560 6565 6570 6575 6580
vinova délka [A]

0

Obrazek 9.13: Pozorované spektrum a vypocitané spektrum s parametry disku viz tabulka
9.4 pro profil pro P233. U tohoto grafu je vidét, Ze syntetické spektrum opét popisuje spravné
jadro absorpéni ¢ary. Kridla ¢ary syntetického spektra jsou ale vice v emisi.

1.1 T T T

I pozorov'ané Spekt'rum
syntetické spektrum ---------
1.05 |

0.95

0.9

intenzita

0.85

0.8

0.75 b

0.7 1 1 1 1 1 1 1
6545 6550 6555 6560 6565 6570 6575 6580

vinova délka [A]

Obrazek 9.14: Pozorované spektrum a vypocitané spektrum s parametry disku viz tabulka
9.4 pro profil pro P3. Opét souhlas syntetického a pozorovaného spektra v jadru ¢ary, kiidla
¢ary jsou u pozorovaného spektra vice v absorpci.
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Obrazek 9.15: Vyneseni zavislosti x-kvadratu na fidicich parametrech pro profil cary Ha
P1. Nejmensi hodnota y-kvadratu vysla pro kombinaci poloméri R;, = 5,202 Rg a Ryt =
12,681 R,
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Obrazek 9.16: Vyneseni zavislosti y-kvadratu na fidicich parametrech pro profil ¢ary Ha
P2. Nejmensi hodnota x-kvadratu vysla pro kombinaci polomért Ri, = 6,979 Rg a Rout =
7,748 R
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X—kvadrat

Obrazek 9.17: Vyneseni zavislosti x-kvadratu na fidicich parametrech pro profil cary Ha
P23. Nejmensi hodnota y-kvadratu vysla pro kombinaci poloméra R;, = 5,202 R a Ry =
6,742 R. Sum vznikl ziejmé kvili mensimu pocétu datovych bodt.

O R, N WMOUO

X—kvadrat
o [ N w > (63} [«2)

Obrazek 9.18: Vyneseni zavislosti y-kvadratu na fidicich parametrech pro profil ¢ary Ha
P233. Nejmensi hodnota y-kvadratu vysla pro kombinaci poloméri R;, = 5,455 Rg a Rouy =
5,982 R. Sum vznikl ziejmé kvili mensimu pocétu datovych bodt.
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Obrazek 9.19: Vyneseni zavislosti y-kvadratu na fidicich parametrech pro profil ¢ary Ha
P3. Nejmensi hodnota x-kvadratu vysla pro kombinaci polomért Ri, = 5,202 Rg a Rout =
5,532 R. Sum vznikl ziejmé kviili mensimu pocétu datovych bodt.
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KAPITOLA 10

7 AVER

Be hvézdy jsou rychlerotujici B hvézdy, u kterych se objevuje nebo v minulosti
objevila emisni akvitivita u ¢ary Ha. Jsou to hvézdy, které se nachazeji na nebo
v blizkosti hlavni posloupnosti Hertzprungova-Russellova diagramu. V oblasti roviny
rovniku se nachézi disk, u kterého dodnes neni znam jeho vznik. Existuje nékolik
ruznych hypotéz, které se tento Be fenomén snazi popsat, ale kazda z nich je schopna
popsat vznik pouze u urcité skupiny hvézd, ale neplati obecné.

60 Cygni je jedna z mnoha Be hvézd, které byly dosud objeveny. Dochézi u ni
k nékolika zménam ve spektru ¢ary Ha v riznych ¢asovych skalach. Ja jsem se v této
diplomové praci zamérila na to, abych tyto zmény popsala z pohledu vyvoje disku
a jeho parametrii.

Nejdfive bylo nutné automatizovat program Shellspec a zajistit tak, aby se
parametry pro disk hvézdy ve vstupnim souboru shellspec.in nemusely zadéavat
rucné, ale misto toho byla systematicky prohledavana oblast parametrt a pak nale-
zena nejvhodnéjsi kombinace parametrii, kterd by popsala pozorované spektrum.

V prvnim kroku jsem pouzila gridovou metodu pro prohleddvani oblasti parame-
tri. Vytvoreny algoritmus vyuzivajici gridovou metodu jsem pouzila pro modelaci
60 Cygni a zjistila parametry disku.

S vyslednymi parametry disku jsem dospéla k zavéru, ze disk se se zvétSujici
aktivitou emise v ¢afe Ha zvétsuje a soucasné u néj dochazi k poklesu hustoty
a teploty.

Jak je patrné na obrazcich 9.10, 9.11, 9.12, 9.13, 9.14 synteticky urcend spektra
nekoresponduji zcela s pozorovanymi. Faktorti mize byt vice. Nicméné jako hlavni
pfifiny lze oznacit malé mnozstvi volnych parametri (pouze 2) a s tim souvisejici
neprili§ presné hodnoty fixovanych parametrta a také LTE pfibliZeni rovnice pfenosu
zaTeni.

Gridova metoda, ale pro vyhledavani parametrii nepatii mezi nejefektivnéjsi me-
tody v dusledku velké vypocetni narocnosti. Jako dal$i moznost zvyseni efektivity
je vyuziti genetickych algoritmti. Ta by umoznila i rozsifeni volby parametri.

Urcité by stalo za to v této praci pokracovat a vyuzit dalSich algoritmd pri

.....

Be hvézd.
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