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Abstrakt:

V predlozené diplomové praci studujeme vyvojové zmény periody rotace hor-
kych, chemicky pekuliarnich (CP) hvézd. V tvodnich kapitolach teoretické ¢asti
jsou struéné popsény vlastnosti horkych hvézd a déleni CP hvézd. Dale se vénu-
jeme popisu magnetického pole CP hvézd a také moznostem vzniku tohoto mag-
netického pole. V praktické ¢asti se zamérujeme na zpracovani dat, ktera byla
ziskana z literatury. Tato data jsme nasledné porovnavali s daty ziskanymi po-
moci programu BONNSAI. Z téchto dat jsme hledali souvislost mezi rota¢ni
periodou a relativnim ¢asem vyvoje hvézd na MS.

Klic¢ova slova: CP hvézdy, horké hvézdy, magnetické pole, rotace, hvézdny vyvoj

Abstrakt:

V predloZzenej praci studujeme vyvojové zmeny periddy rotacie hortucich che-
micky pekuliarnych (CP) hviezd. V tvodnych kapitolach teoretickej ¢asti su
stru¢ne popisané vlastnosti horticich hviezd a delenie CP hviezd. Venujeme sa
tiez popisu magnetického pola CP hviezd a moZnymi scenarmi vzniku tohto
magnetického pola. V praktickej ¢asti sa venujeme spracovaniu dat, kroré sme
ziskali z literattury. Tieto data sme nasledne porovnali s datami, ktoré sme zis-
kali z programu BONNSAI. Z tychto dat sme hladali suvislost medzi rota¢nou
periddou a relativnym ¢asom vyvoja hviezd na MS.

Klacové slova: CP hviezdy, hortice hviezdy, magnetické pole, rotacia, hviezdny
VyVvO]



Abstract:

In the presented thesis we study evolutionary changes of the rotational period of
hot chemically peculliar (CP) stars. In the first chapters of theoretical part we
give a brief information of hot stars and CP stars. We also describe magnetic field
of CP stars and some theories which describe the origin of the field. The practical
part is devoted to data processing from literature. We gave a comparison of this
data to that obtained from program BONNSAI. From data we finally studied
relationship between rotational period and their MS lifetime.

Keywords: CP stars, hot stars, magnetic field, rotation, evolution of stars
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Uvod

Astrofyzika hviezdneho vyvoja Studuje vlastnosti hviezdy meniace sa s ¢asom
a fyzikdlne procesy, ktoré tieto zmeny spoésobuju. Stadium hviezdneho vyvoja je
dolezitou sucastou vSetkych odvetvi astrofyziky, a to od planét az po galaxie.
Napriklad to, akym sposobom Slnko ovplyvnilo klimatické podmienky nasej pla-
néty Zeme v minulosti a aké nastant v buducnosti vieme prave zo stidia Slnka
a jeho vyvoja. Za najlepsie Studované hviezdy st povazované hviezdy hlavnej
postupnosti, kde v ich jadre dochadza k spalovaniu vodiku. Napriek tomu vSak
stale existuje niekol'ko fyzikalnych procesov doélezitych pre vyvoj hviezd, ako je
napriklad difizia, konvekcia alebo rotacia hviezdy, ktoré nie st dobre preski-
mané.

V stcasnosti je znamych viac ako 8 000 chemicky pekulidrnych hviezd v na-
Sej Galaxii, z ktorych takmer polovica z nich patria do skupiny Ap alebo Am
hviezd (Herdin a kol. 2016). Stadium chemicky pekuliarnych (CP) hviezd nam
umoziuje lepsie porozumiet fyzikdlnym procesom, ktoré ovplyvinujiu hviezdny
vyvoj. Pritomnost difaznych procesov veduca k chemickej pekuliarite CP hviezd
mozeme zhrnut nasledovne. Kazdy ion nachadzajuci sa v hviezde je ststavne
tlaceny gradientom tlaku fotonov, ziarivou silou prichadzajica z jadra hviezdy
do jej vonkajsich casti hviezdy a stcasne tlaceny smerom k jej vnitornym cas-
tiam vplyvom gravita¢ného posobenia. V pripade, Ze uc¢inok ziarivej sily je vacsi
ako u¢inok gravita¢ného podsobenia, pozorujeme prebytok ionov tazsich prvkov,
v opa¢nom pripade zase deficit ibnov v hviezdnej obélke.

Nezanedbatelné mnozstvo hviezd hlavnej postupnosti spektralnych typov
B a A vykazuju rozne chemické pekuliarity v ich atmosfére, ktoré sa dosled-
kom rozdelovania chemickych prvkov vo vonkajsich vrstvach hviezdnej atmo-
sféry. Ukazuje sa, Ze existuje stuvislost medzi rotéaciou a vzhladom chemickej
pekuliarity B a A hviezd. Ukazuje sa, Ze priblizne 3/4 magnetickych hviezd ma
periodu rotacie P, < 10 d, zatial ¢o P,y > 100 d predstavuje zhruba 10 %
z nich (Mathys 2004).
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Kapitola 1

Hortice hviezdy

Efektivna teplota hviezdy T.g je velmi délezitym astrofyzikdlnym parametrom
pouzivany pri stadii niektorych procesov. Udéva mieru celkového povrchového
jasu, ktory hra délezitu ulohu pri §tudii stavby a vyvoja hviezd. Ukazuje sa, Ze
prave efektivna teplota hviezdy hra urcujicu rolu nielen v stave hviezdnych at-
mosfér, ale i v stave podpovrchovych vrstiev, ktoré, z pochopitelnych dovodov,
nemdzeme pozorovat priamo. Na teplote hviezdy zavisi hlavne, ¢i sa tok ener-
gie prudiaci z jadra hviezdy do okolitého priestoru v subfotosférickych vrstvach
bude prenasat prevazne ziarenim (u hortcejsich hviezd) alebo skor konvekciou
(u hviezd slnecného typu a chladnejsie) (Mikulasek 2011).

Na zaklade réznych vlastnosti hviezd mézeme hviezdy aj roézne rozdelit do
jednotlivych skupin. Tym najjednoduchsim delenim hviezd je na hortce a chladné.
Toto delenie vychadza z kvantitativnych a kvalitativnych charakteristik, av-
Sak hlavne podla vonkajsieho chovania hviezdy. Za hortce hviezdy povazujeme
hviezdy ranejsich spektralnych typov ako F2 s efektivnou teplotou priblizne
nad 7 000 K. Hviezdy typu F2 predstavuji akusi deliacu ¢iaru medzi hori-
cimi a chladnymi hviezdami. Nase Slnko s efektivnou teplotou pod 6 000 K je
preto chladnou hviezdou, zatial ¢o Sirius, Deneb alebo Vega st predstavitelmi
hortcich hviezd (Mikulasek 2011).

V porovnani s chladnymi hviezdami je zastupenie hortcich hviezd v na-
Som najblizsom okoli len okolo 7 %. Toto je sposobené nielen tym, Ze horucich
a hmotnych hviezd vznikd menej v porovnani s chladnymi a mélo hmotnymi
hviezdami, ale taktiez skuto¢nostou, ze hmotnejsie hviezdy stravia na hlavnej
postupnosti podstatne kratsiu dobu. Av8ak, pokial by sme si vybrali iba tie naj-
jasnejSie hviezdy na oblohe, priblizne 40 % z nich by boli klasifikované préave
ako hviezdy horuce. Tento jav je sposobeny hlavne vyberovym efektom, kedZe
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chladné hviezdy st na oblohe malo jasné, aj ked by sa mohli nachadzat relativne
blizko od Slnka. Avsak hortice hviezdy budu jasnymi objektmi na no¢nej oblohe
i napriek tomu, Ze sa nachadzaju vo velkych vzdialenostiach (Mikulasek 2011).

Medzi hlavnymi charakteristikami hviezdy patria hmotnost M, Ziarivy vy-
kon L, polomer fotosféry (vrchné ¢ast hviezdy, odkial vychadza podstatna cast
hviezdneho svetla) R, povrchové gravitacné zrychlenie g a efektivna teplota Tog.
Na prevod medzi jednotlivymi charakteristikami mozeme pouzit nasledujtuce dva
vztahy:

L =47 R*0Tyy (1.1)
* M

kde o je Stefanova-Boltzmanova konstanta (o = 5.67 - 1078 Wm—2K™*) a G je
gravitatna konstanta (G = 6,67408 - 107! m3kg~'s72).

Delit hviezdy na hortice a chladné moézeme samozrejme podla ich efektivne;j
teploty. Rozdelit ich méZzeme tiez podla toho, ¢ u nich existuje hviezdna aktivita
slne¢ného typu a dalej taktiez podla vyskytu aktivnych oblasti v povrchovych
vrstvach hviezdy, ktoré si podmienené vznikom a néaslednym rozpadom lokal-
nych magnetickych poli. S tym dalej stuvisi i vyskyt chromosfér, korén slne¢ného
typu a rozne prejavy hviezdnej aktivity, akymi sa napriklad fotosférické skvrny,
erupcie a protuberancie a taktiez i vSeobecne pomalsia rotacia chladnych hviezd.
Naopak, pre hortce hviezdy je typickd kludna atmosféra a vyskytuju sa u nich
stabilné, globalne magnetické pole a tiez rozne prejavy procesov ziarivej difi-
zie, ktoré mozu viest az k javu chemicky pekuliarnych hviezd alebo k Ziareniu
urychlovanému hviezdnemu vetru.

1.1 PMS vyvoj

Vyvojova faza hviezd pred hlavnou postupnostou (PMS) sa oznacuje ako po-
sledné faza tvorby hviezdy po tom, ako sa vytvori protohviezda a zéroven je to
faza hviezd pred vstupom na hlavnt postupnost (MS). Na zaciatku PMS faze sa
hviezda nachadza na mieste zrodu, ktoré nazyvame birthline. Birthline je miesto
na HR diagrame, kde hviezda za¢ina byt viditeIna v optickom obore, po tom,
¢o sa zbavi podstatnej ¢asti materialu svojej protohviezdnej obalky po skonceni
akrécie materidlu na hviezdny povrch. V jadre hviezdy na birthline este neprebie-
haji termojadrové reakcie. Hviezda sa zacina vyvijat pozdlz stopy PMS v kva-
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zistatickom gravita¢nom zmrstovani, ktoré je hlavnym zdrojom energie hviezdy.
Termojadrové reakcie v hviezde sa zapaluju tesne pred koncom vyvoja hviezdy
na PMS faze a prispievaji tak stale viac a viac energie na Zziarivom vykone
hviezdy. Zmrstovanie hviezd sa pomaly zastavuje po tom, ¢o sa hviezdy dostanu
na hlavni postupnost nulového veku (ZAMS). Podla Palla a Stahler (1990) by
sme na PMS faze nemali pozorovat ziadne hviezdy s hmotnostou nad 8 Mg vo
viditelnom obore. Len ako sa na hviezdu naakreuje dostatok okolitého mate-
ridlu, zac¢ina hviezda opustat birthline a zacCina sa vyvijat na stope PMS. Kazdé
hviezda vznikla z jedine¢ného jadra s urc¢itou hmotnostou a ¢o urcuje kone¢nu
hmotnost hviezdy je hmotnost zarodo¢ného oblaku, z ktorého hviezdy vznikli.

1.2 Herbigove Ae/Be (HAeBe) hviezdy

Herbigove Ae/Be hviezdy st stredne hmotné hviezdy pred vstupom na MS,
a preto st vyvojovymi predchodcami hviezd spektralnych typov B a A hlav-
nej postupnosti. Vykazuju roézne pozorované javy casto spojené s ich magnetic-
kou aktivitou a pritomnostou okolohviezdnej obalky. Vysokoionizované ¢iary boli
pozorované v spektrach niektorych hviezd (Bouret a kol. 1997) a taktiez bolo de-
tekované rontgenové ziarenie prichddzajuce z HAeBe hviezd (Hamaguchi a kol.
2005). V aktivnych chladnych hviezdach pochadzaju tieto javy z chromosféry
alebo korony.
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Kapitola 2

Chemicky pekuliarne (CP) hviezdy

CP hviezdy st hviezdy na hlavnej postupnosti, ktoré maju efektivnu teplotu
v rozmedzi 7 000 — 25 000 K s anomalnym chemickym zlozenim povrchovych
vrstiev, ktoré je pri¢inou ich neobvyklych spektier (Mikulasek 2011). Pri nizkej
teplote sa jav chemickej pekuliarity zoslabuje vzhIladom k hlbokej konvektivnej
zone, pri vysokej teplote tento jav zanikd z dovodu silného hviezdneho vetra
(Lliev a Budaj 2008).

V tabul'ke 2.1 je uvedené hmotnostné zastupenie chemickych prvkov v 1000 kg
normélnej, slnecnej, latky, voci ktorému vztahujeme chemické zlozenie hviezd.
Niektoré prvky sa v spektre hviezdy nemusia prejavovat, i ked sa pritomné.

Tabulka 2.1: Tabulka hmotnostného zastipenia chemickych prvkov v 1000 kg nor-
maélnej, slneénej, latky (Mikulasek 2011). Hodnoty st uvedené v jednotkach kg.

H He iné prvky d’alsie prvky
O C Fe Ne N Si S
733 249 8 3 16 1.2 09 0.7 0.5 2.1

Rana historia studia CP hviezd je tizko spojena s historiou spektrélnej klasi-
fikacie, kedze prvé CP hviezdy boli ndjdené a urc¢ené prave pri klasifikacii hviezd.
Prvé CP hviezdy boli odhalené este na prelome 19. a 20. storocia, ale az H. R.
Morgan v roku 1933 zacal so systématickymi stidiami tychto hviezd. CP hviezdy
rozdelil podl'a vyskytu, ¢i absencie urcitych ¢iar a podla dominantnej pekuliar-
nosti ich spektier. Anomalne spektrum odraza realny prebytok alebo deficit pri-
slusnych prvkov v atmosfére hviezd.
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Obr. 2.1: Pozorovana abundacia prvkov spomedzi niektorych skupin CP hviezd so zvy-
raznenymi charakteristickymi ¢iarami pre dant skupinu hviezd. Prevzaté od Prestona
(1974).

Chemické zlozenie pekuliarnych hviezd sa 1isi od normélnych. CP hviezdy
hlavnej postupnosti tvoria dobre zndmu skupinu anomélnych hviezd na hornej
Casti hlavnej postupnosti. Priblizne 10-15 % hortucich hviezd z hornej ¢asti MS
spektralnych typov medzi B a F su charakterizované pekuliarnou abundanciou
jedného, pripadne i niekolkych chemickych prvkov (Netopil a kol. 2017). Typ
pekuliarnosti hviezd suvisi s ich efektivnou teplotou, odchylka v pozorovanom
chemickom zlozeni je zviazana s dejmi v povrchovych vrstvach. AvSak je zrejmé,
ze hmotnost, polomer, ziarivy vykon a charakteristiky ur¢ené vnatornou stavbou
hviezdy st u normélnych hviezd hlavnej postupnosti a CP hviezd tej istej efektiv-
nej teploty identické. A preto musi byt pociato¢né chemické zlozenie CP hviezd
standardné. Pretoze v opacnom pripade by znamenalo, Ze k vysvetleniu korela-
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cie medzi anoméliou a teplotou musi byt hmotnost hviezdy presne definované
jej pociatoénym chemickym zlozenim. Dalej by museli byt znami predchodcovia
a nasledovnici CP hviezd, prvky ako je ortut alebo mangén by museli byt ulozené
len v zlomku percenta hviezd, ¢o znamena, Ze by tieto prvky boli rozlozené vo
vesmire krajne nerovnomerne. Taktiez by sme len tazko vysvetlovali existenciu
oddelenych dvojhviezd so zlozkami s roznou pekulidrnostou, nakol'ko, ako vieme,
dvojhviezdy vznikaji z toho istého zarodo¢ného oblaku medzihviezdnej latky.

Hviezdy hlavnej postupnosti v teplotnom intervale 7 000 — 25 000 K sa vy-
znacuju relativne kludnymi vonkajsimi vrstvami. U hviezd s efektivnou teplotou
pod 7 000 K sposobuje neklud fotosféry hviezd jej podpovrchova konvektivna
zona, vdaka ktorej sa premieSava podstatné vonkajsia ¢ast hviezdy. U hviezd
s teplotou nad 30 000 K st horné vrstvy hviezdy rychlo obrusované hviezdnym
vetrom, ¢o neumoznuje javu chemickej anomélie sa dostato¢ne rozvinit.

Pri vhodnych podmienkach st CP hviezdy beZne pozorované i v mladych ot-
vorenych hviezdokopéch a asocidciach mladsich ako 10° rokov. Otvorené hviezdo-
kopy st idedlnymi laboratériami pre stidium fyzikalnych vlastnosti CP hviezd.
Pre jednotlivé ¢leny hviezdokop moZzeme predpokladat, ze maju priblizne rov-
naky vek a rovnaké chemické zloZenie, nakol'ko tieto hviezdy vznikli z rovnakého
medzihviezdneho oblaku. A preto chemické zloZenie hviezdokopy predstavuje tiez
zlozenie jednotlivych hviezd (Netopil 2013). A kedZe priemer otvorenych hviezdo-
kop nie je velky (=15 pc, van der Bergh (2006)), hviezdy v tychto hviezdokopéach
sa nachadzaju priblizne v rovnakej vzdialenosti od Slnka. A preto vieme z porov-
nania jednotlivych objektov presnejsie urcit parametre otvorenych hviezdokop,
napriklad, pouzitim vyvojovych modelov.

Standardné klasifikicia CP hviezd podla Prestona (1974) je na metalické
(CP1 alebo Am) hviezdy, magnetické (CP2 alebo Ap) hviezdy, HgMn (CP3)
hviezdy a hviezdy so slabymi ¢iarami He (CP4). V starsich literaturach sa mo-
zeme eSte stretnit so znacenim CP5, CP6 alebo CP7, avsak v stucasnosti sa toto
znacenie uz takmer nepouziva. Namiesto toho pouzivame oznacenie He strong
ako skupina chemicky pekulidrnych hviezd, a to hviezdy so silnymi ¢iarami He
s efektivnou teplotou 18 000 — 23000 K (Netopil a kol. 2008).
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Tabulka 2.2: Standardna klasifikacna schéma CP hviezd podl'a Prestona (1974).

CP skupina dominujuca teplota klasické pomenovanie

K]
CP1 7000 — 10000 metalické (Am)
CP2 8000 — 15000 magnetické (Ap)
CP3 10000 — 15000 HgMn
CpP4 13000 — 20000 slabé ¢iary He

Tvrdi sa, Ze silné magnetické pole je zodpovedné za pomalu rotéaciu tychto
hviezd. Vdaka pomalej rotécie CP hviezd je ich atmosféra stabilna. Chyba u nich
povrchova konvekéna zona a vyrazné strata hmotnosti. Stéle je akceptovany na-
zor, ze atomové diftzia je zodpovedna za pozorované abundancéné anomalie CP
hviezd (Michaud 1970). Magnetické pole bolo detekované a potvrdené len u CP2,
CP4 a hviezd s nadbytkom He. Avsak, ukazuje sa, Ze magnetické pole nie je do-
lezité k vytvoreniu chemikalnych nehomogenit na povrchu hviezd, kedze téato
vlastnost bola pozorovana aj u CP3 hviezd, ktoré pravdepodobne nemaju dete-
kovatelné magnetické pole (Kochukhov 2011). Nemagnetické CP1 a CP3 hviezdy
zvycajne patria do dvojhviezdnych systémov a rotuji pomalSie ako hviezdy s nor-
malnym chemickym zlozenim. To, ¢i u CP1 a CP3 hviezd existuje detekovatelné
magnetické pole alebo nie, je stale diskutabilné a vedi sa o tom rozne spory.

2.1 CP1 hviezdy

Takmer vSetky Am hviezdy sa nachadzaju v dvojhviezdnych systémov s kratSou
dobou obehu, radovo dni (2 < P, < 10 d) (Abt a kol. 2002). Maji hmotnost
od 1.2 do 3 M (rané hviezdy spektralneho typu F a A). Predpoklada sa, ze
v dosledku vzajomnej slapovej interakcie je rotacia hviezd v tychto sustavach
spomalend natolko, Ze je viazana.

Abt a kol. (2002) ukazali, ze medzi vlastnost Am hviezd patri:

e pomal4 rotécia s medznou hodnotou 100 km/s,
e klesajica abundan¢na anomalia s rasticou rota¢nou rychlostou,
e vysoky podiel vyskytu blizkych dvojhviezd medzi Am hviezdami,

e absencia Am dvojhviezd s velmi kratkou periédou obehu (Pyp, < 1.2 d).
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Am hviezdy vykazuji mierny prebytok Fe a niektorych tazkych prvkov, ako je
napriklad Sr a Ba a nedostatok l'ahkych prvkov, ako je napriklad C, O, Ca
a Sc (Landstreet 2013). Ich efektivna teplota T.g sa pohybuje v rozmedzi od
7 000 do 10 000 K. Maju tenka povrchovi konvektivnu zoénu, ktord zaistuje,
ze vonkajsie vrstvy hviezd st dobre premiesavané, ¢o umoznuje jednoduchsie
pochopenie rychlych zmien teploty a hustoty v tychto oblastiach.

2.2 CP2 hviezdy

Je vSeobecne zname, ze CP2 hviezdy rotuji v priemere pomalSie ako bezné
hviezdy rovnakého spektralneho typu (Zorec a Royer 2012). Rychlost rotacie
a pekuliarita tychto hviezd pocas ich pobytu na MS sa vel mi nemenia. Maju silné
globalne magnetické pole s intenzitou az niekol'ko kG, ktoré zabranuje vzniku sil-
nej konvekcie v hviezde. Vacsina hviezd s najdlhsimi rotaénymi periodami maja
hmotnost v rozmedzi 2 My < M < 2.5 My (Kochukhov a Bagnulo 2006).

Magnetické CP hviezdy (mCP) st idedlnymi prirodnymi atémovymi a mag-
netickymi laboratoriami k otestovaniu vyvojovych modelov atmosfér. Vykazujiu
nerovnomerné rozlozenie chemickych prvkov na ich povrchu, ¢o sposobuje tvorbu
skvin a periody zvySenej pozorovanej abundancie prvkov (Michaud a kol. 1981).
Ako désledok rotacie pozorujeme periodické zmeny spektier a jasu CP2 hviezd.
f)alej vykazuju silné magnetické pole (az do 40 kG) a spektralnu premennost,
ktora je spojena s rotacnou periddou a premennostou magnetického pola.

Tieto hviezdy moézeme néjst spomedzi hviezd hornej casti hlavnej postup-
nosti a je pre nich charakteristicka pritomnost povrchového magnetického pola
spolu s roznymi abundanénymi anomaliami. Vykazuju fotometrickd premennost
a st tradi¢ne spojené s premennymi hviezdami typu o? Canum Venaticorum
(ACV premenné hviezdy). Podla niektorych autorov sa s pribudajucim vekom
magnetickych hviezd kleséa ich chemicka pekuliarita (Fosati 2013).

Dévod pomalej rotacie CP hviezd zatial nie je znamy, ale predpokladéa sa, ze
je pravdepodobne dosledkom nadmernej straty momentu hybnosti tychto hviezd
este pocas doby pred ich vstupom na hlavna postupnost (Stepieni 2000).

Nutné podmienky pomalej rotacie hviezd:

e nizka hmotnost hviezd a s tym stuvisiaca dlhd PMS faza,
e silné magnetické pole radovo niekolko kG,

e magneticky hviezdny vietor ostava eSte dlhi dobu po opusteni na PMS
faze, zatial ¢o akre¢ny disk hviezdy stihne zmiznut eSte pocas jej vyvoja
na PMS faze (Stepien a Landstreet 2002).
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Landstreet a Mathys (2000) dospeli k zaveru, ze skoro vSetky pomalé rota-
tory maju takmer rovnobezni magnetickt a rotacni os, kde pre kratsie periédy
vykazuju tieto osi inklinaciu 60 ° a viac.

Kochukhov a Bangulo (2006) ukézali, ze starsie hviezdy rotuju pomalsie.
Zistili, Ze hmotnejsie hviezdy (M > 3 Mg) nevykazuju vyznamné zmeny mo-
mentu hybnosti pocas MS, a preto suvislost medzi vekom a rota¢nou periédou
je vysvetlend zmenou momentom zotrvac¢nosti pocas hviezdneho vyvoja. Tak-
tiez nasli dokaz, ze v porovnani s menej hmotnymi hviezdami maji hmotnejsie
hviezdy (M > 3 M) silnejsie magnetické pole v ich podpovrchovych ¢astiach.

Niektoré mCP hviezdy maju rotaéni periédu v rozmedzi niekolko rokov az
sto rokov. Stepien (2000) vysvetlil, Ze iba hviezdy nizkej hmotnosti s odpove-
dajicou dlhou ¢asoskalou pred vstupom na MS moézu mat taka dlha rotac¢ni
periodu. Po odhodeni okolohviezdneho disku, moze silny magneticky hviezdny
vietor spomalit rotaciu hviezdy a zvysit tak peridodu jej rotacie radovo na de-
siatky az stovky rokov. Ukazuje sa, ze velmi pomaly rotujice mCP hviezdy sa
vyskytuji medzi hviezdami so silnym magnetickym polom a s nizSou hmotnostou
(Stepient 2000).

2.3 CP3 (HgMn) hviezdy

HgMn hviezdy st chemicky pekulidarne hviezdy neskorého spektralneho typu
B8 az A0 s efektivnou teplotou v rozmedzi 10 000 — 14 000 K a hmotnostou
medzi 2.5 — 5 M. Vykazuju silny nadbytok horéika a/alebo manganu (Scholler
a Hubrig 2015). HgMn hviezdy su vi¢sinou ¢lenmi dvojhviezdneho alebo viac-
hviezdneho systému. Podl'a katalogu Ghazaryan a Alecian (2017) je v stucasnosti
znamych viac ako 106 CP3 hviezd, mnohé z nich boli objavené v mladych aso-
ciaciach, ako je Sco-Cen alebo Orion OB1 (Schéller a Hubrig 2015). Scholler
a kol. (2010) studovali velky pocet hviezd neskorého typu B s HgMn pekuliari-
tou. Z pozorovania 57 HgMn hviezd zistili, Ze 34 z nich st ¢lenmi viacnasobného
hviezdneho systému (25 dvojhviezdnych, 3 trojhviezdnych a 1 $tvorhviezdny sys-
tém).

Premennost spektralnych ¢iar, ktoré pozurujeme u CP3 hviezd je spésobena
pritomnostou §kvin na ich povrchu. Aj ked na ich povrchu boli pozorované
skvrny, silné a globalne magnetické pole u nich zatial detekované nebolo. Pri-
tomnost slabého magnetického pola bola pozorovanéa u niektorych HgMn hviezd,
avsak stale potrebujeme detailnejsie spektropolarimetrické pozorovania s vyso-
kym rozliSenim k vyrieSeniu problému ohladom magnetického pola u CP3 hviezd
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(Korhonen 2013).

Ich rota¢na peridda byva spravidla vacsia ako u hviezd rovnakého spektral-
neho typu B. Patria medzi najpomalsie rotatory spomedzi hviezd na hornej ¢asti
hlavnej postupnosti a maji vynimoc¢ne stabilnii atmosféru s priemernou rotac-
nou rychlostou vsini = 29 km/s, ¢o sposobuje, Ze ich spektralne ¢iary st velmi
ostré (Scholler a Hubrig 2015). Viac ako 2/3 HgMn hviezd patria do systému SB
s prevladajicou periédou obehu P, ~ 3 — 20 d.

Bezné prvky vyskytujice sa na zemskom povrchu v nich velmi nenéjdeme.
Ale na druhej strane, vysoky obsah tazkych prvkov, ako je W, Re, Os, Ir, Pt,
Au, Hg, Tl, Pb alebo Bi, z nich robia idedlnymi prirodnymi labolatoriami pre
studium tazkych prvkov. Taktiez st najvhodnejsimi objektmi k $tudiu izotopic-
kej a hyperjemnej struktiry. Vykazuja taktiez anomalnu izotopickd abundanciu
prvkov ako je He, Hg, Pt, Tl, Pb a Ca.

2.4 CP4 (He wk) hviezdy

CP4 hviezdy st chemicky pekulidrne hviezdy, v ktorych spektrum pozorujeme
slabé spektréalne ¢iary hélia. Efektivna teplota tychto hviezd sa nachadza v roz-
medzi 13 000 — 20 000 K. St to hviezdy spektalnych tried B2.5 —B7 s ¢iarami
He, ktoré st abnormalne slabé pre ich efektivnu teplotu. Na druhej strane u CP4
hviezd pozorujeme prebytok Si alebo Sr a Ti (Maeder a Eenens 2013).

2.5 CP hviezdy so silnymi ¢iarami He (He strong)

CP hviezdy so silnymi ¢iarami He patria medzi najhmotnejsie CP hviezdy a su
ranymi ¢lenmi hlavnej postupnosti spektralneho typu Bl az B2.5, kde vyskyt
He je vyssi ako u hviezd s podobnou efektivnou teplotou. Vykazuju silni abun-
daciu He v ich atmosfére s pomerorom k H T:l(lf_le) ~ 0.5, zatial ¢o bezny pomer
abundacie He k H v atmosfére hviezd rovnakého spektralneho typu je priblizne
0.1 (Zboril a kol. 1997). Ukazuje sa, Ze nadbytok He sa moze vyskytovat uz spo-
medzi velmi mladych hviezd s vekom len 4 - 10° rokov. Podobne ako Ap hviezdy,
vykazuju tieto hviezdy pritomnost magnetického pola, ktoré je vSak priblizne
az trikrat silnejsie v porovnani s Ap hviezdami (Bohlender a kol. 1987). Taktiez
vykazuji spektralnu, svetelnii a magneticki premennost. Ich abundan¢né ano-
mélia st sposobené diftznymi mechanizmami zahfhajice sithru medzi Ziarivou
a gravita¢nou silou v atmosfére za pritomnosti hviezdneho vetra. Ukazuje sa,
ze hviezdny vietor je nevyhnutnou podmienkou k hromadeniu He v atmosfére
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hviezd, pretoZe v opa¢nom pripade by sa He zacalo klesat do podpovrchovych
¢asti hviezdy (Vauclair 1975).

2.6 Hélium v CP hviezdach

Premennost héliového spektra je velmi zaujimavé, pretoZe premennost zahifia
prvok, ktory je pravdepodobne prvotny a tiez je to najrozsirenejsi prvok vo ves-
mire, hned za vodikom. ZvySena abundancia He sa vSeobecne vyskytuje medzi
hviezdami spektralneho typu B, hlavne medzi hviezdami so silnymi ¢iarami He
a medzi hviezdami so slabymi ¢iarami He. éiary He st bezne slabsie v najchlad-
nejsich a silnejsie v najhortcejsich CP hviezdach. Predpokladé sa, ze vo fotosfére
hviezd je nedostatok alebo nadbytok He z dovodu diftznych procesov.

Sargent a Jugaku (1961) ako prvi identifikovali *He v spektre hviezdy 3 Cen-
tauri A. Hartoog (1979) si uvedomil, Ze mnoho abundanénych anomalii hviezdy
3 Cen A bolo podobnych s hviezdou horizontalnej vetvy Feige 86. Ziskal spek-
trum hviezdy Feige 86 a zistil, Ze ma naozaj prebytok 3He.

2.7 Dolezitost vyskytu He pri uré¢ovani 7.4 a log g

Podla Leckrone a kol. (1974) je z dévodu pekuliarnej abundancie kovu (prvok
tazsi ako He) rozdelenie intenzity CP hviezd rozdielne od rozdelenia intenzity
hviezd hlavnej postupnosti s rovnakym Balmerovym skokom.

Hauck a North (1993) dosli k zaveru, ze klasické fotometrické metody su
dostato¢ne spolahlivé k urcovaniu efektivnej teploty héliovych CP hviezd.

Leone a Manfre (1997) zistili, Ze niekol'ko modelov sa méze zhodovat v profilu
jednej ciary a dosli k zaveru, ze efektivna teplota a gravitacny potencial hviezd
so slabymi ¢iarami He musia byt urcené siucasne s abundanciou He v hviezde.
Ukazuje sa, Ze urCovanie gravitacného zrychlenia na povrchu hviezd je velmi
citlivé na obsah He na povrchu hviezd. Leone a Manfre (1997) zistili, Ze pokial
sa profily ¢iar HS zhoduju so slabymi ¢iarami He, znamené to, Ze hviezda mé
chemické zloZenie slne¢ného typu s efektivnou teplotou pod 10 000 K.
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Kapitola 3

Urcéovanie periody rotacie CP
hviezd

Chemicka pekuliarita a magnetizmus nie st jedinymi charakteristickymi vlast-
nostami, ktoré pozorujeme v Ap/Bp hviezdach. Mnohé magnetické hviezdy hlav-
nej postupnosti maja niekol’kokrat dlhsie rota¢né periody (typicky niekolko dnf)
v porovnani s nemagnetickymi hviezdami (niekolko hodin az dni). Predpoklada
sa, ze magnetické brzdenie je zodpovedné za tuto pomalu rotaciu, a to hlavne
pocas PMS vyvoja, kedy hviezda méze predat moment hybnosti s jeho hmot-
nym akreénym diskom (Stepien, 2000). Alternativou k tomuto modelu je rychle
miznutie magnetického pola pocas ranych fazi PMS vyvoja pre najrychlejsie
rotatory kvoli silnej turbulencii, ktora je vyvolana diferencialnou rotaciou vyvi-
nutou pod hviezdnym povrchom, podobne ako je to v hviezdach slne¢ného typu
(Ligniéres 1996). Tento model hovori, ze iba pomalé rotatory si mozu zachovat
ich pociato¢né magnetické pole a vyvinut sa ako magnetické hviezdy na hlavnu
postupnost.

Hviezdy vznikaji gravitaénym kolapsom z hustych ¢asti molekulového ob-
laku. Kazda hviezda dedi nielen hmotu z materského oblaku, ale taktiez aj ¢ast
jeho momentu hybnosti a dosledkom ¢oho hviezdy rotuji. Pocas celého pobytu
hviezdy na MS, je jej moment hybnosti viacmenej konstatny. Okrem momentu
hybnosti je aj rota¢na periéda hviezdy urcené jej aktualnym polomerom a vni-
tornym rozlozenim jej hmoty a momentu hybnosti.

Anomaélna abundancia prvkov na povrchu CP hviezd je sp6sobena hydrody-
namickymi procesmi, ktoré prebiehaju v ziarivej obélke hviezd so silnym mag-
netickym polom (Michaud a Proffitt 1993), a to hlavne Ziarivou diftziou a gra-
vitaénym usadzovanim prvkov.
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K tomu, aby sme tieto zmeny detekovali, potrebujeme pozorovat tieto hviezdy
po dobu, ktord mnohonasobne prevysuje Zivotnost Tudskej populécie.

Rotécia je klucova vlastnost hviezd, ktora je spojend s mnohymi vlastnost-
nostami hviezd. Je spojena s hmotnostou a vyvojovym sStadiom hviezdy, a preto
tiuto vlastnost mozeme pouzit pri ziskavani relevantnych informacii skiimanych
objektov. Pozorovana rovnikova rota¢né rychlost sa meni od niekolko m/s pre
méalo hmotné hviezdy az po 400 km /s pre najhmotnejsie hviezdy. Vo v8eobecnosti
st hortce hviezdy s efektivnou teplotou nad 7 000 K rychle rotatory, zatial ¢o
chladnejsie hviezdy st zase pomalymi rotatormi s typyckymi periédami radovo
desiatky dni (Zorec a Royer 2012).

V dosledku rotacie hviezdy dochédza k jej splosteniu, ¢oho doésledkom je roz-
voj tzv. meridionalnych pradov, ktoré hviezdu premiesavaji podobne ako kon-
venkcia (Netopil 2017). Predpoklada sa, Ze pomala rotacia (rovnikovéa rychlost
rotacie) Vior < 120 km/s (Murphy 2014) je nutnou, aj ked pravdepodobne nie
dostacujucou podmienkou pre vyvoj chemickej pekuliarity (Zorec a Royer 2012),
pretoze nie je napriklad znama hviezda spektralneho typu A, ktorda by mala
rotacni rychlost mensiu ako 40 km/s a ktora by nebola pekuliarna.

Ukazuje sa, Zze pomald rotacia tychto hviezd tzko suvisi s pekuliaritou Am
a Ap hviezd. Pokial je pritomné magnetické pole vo velkom meritku, moze toto
pole silne ovplyviiovat difiziu a taktiez pozorovani abundanéni anomaliu a di-
ferenciaciu medzi magnetickymi Ap a nemagnetickymi Am hviezdami. Pomalé
rotacia je pravdepodobne dosledkom magnetického brzdenia pred vstupom na
hlavnu postupnost v pripade jednohviezdneho systému alebo slapovej synchro-
nizécie v pripade dvojhviezdnych systémoch (Iliev a Budaj 2008).

Predpokladalo sa, ze slapové javy v dvojhviezdnych systémoch a komplexné
vzajomné podsobenia medzi binaritou, rotaciou a magnetizmom hraji rozhodu-
jucu ulohu v procese javu chemickej pekuliarity. Existuje jasny dokaz zvySeného
mnozstva Li medzi chladnymi trpaslikmi neskorého typu a obrami v tesnych
dvojhviezdach, ¢o naznacuje velmi rozdielne mieSanie v obalke slapovo spoje-
nych hviezd na rozdiel od samostatnej hviezdy (Spite a kol. 1994, Costa a kol.
2002).

Momentélne este dobre nepozname slapovy mechanizmus pre spomalovanie
rotacie Am hviezd. AvSak, existuju dve rozdielne teérie pre slapovi synchroniza-
ciu a cirkularizaciu, a to dynamicka prilivova tedria (Zahn 1977) a hydrodyna-
micky mechanizmus (Tassoul a Tassoul 1992). Dynamicka prilivova tedria moze
synchronizovat rotaciu hviezd so Ziarivou obélkou s obeznou dobou do niekol-
kych dni. Efektivnejsi je hydrodynamicky mechanizmus, ktory moze spomalit
rotaciu hviezdy v systémoch s obeznou dobou hviezd az 100 dni.
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Magnetické CP hviezdy s globalnym magnetickym polom a $kvrnami na ich
povrchu s perivdou, ktora je rovné rotacnej perivde hviezdy modzu byt vhodnym
nastrojom, ako zmeny periédy zistit. Kombindciou dat zo stcasnych a historic-
kych fotometrickych, spektroskopickych a spektropolarimetrickych pozorovani
dokazeme urcit vyvoj rotacie s velkou presnostou. Skvrny na povrchu hviezd,
kde je abundancia vyrazne odlisna od tych miest, kde je fotosféra nenarusen4,
nam poskytuja vztazni sustavu spojeni s magnetickou struktirou tychto hviezd
(Shore a Adelman 1974).

Vdaka sklonenym magnetickym a rota¢nym osiam hviezd, méZzeme pozorovat
roznu fotometricka, spektralnu a magnetickti premennost a nésledne pouzit ich
periodicitu k urc¢ovaniu periédy rotacie tychto hviezd. Je vSeobecne znédme, Ze ro-
tacna perioda magnetickych chemicky pekulidrnych (mCP) hviezd je podstatne
dlhsia ako rota¢na peridda hviezd rovnakého spektralneho typu na hlavnej po-
stupnosti s porovnatelnymi hmotnostami. U niektorych hviezd bolo zistené, Ze
dochadza k spomalovaniu ich rotéacie. Pyper a kol. (1998) ukazali, Ze u hviezdy
CU Vir s rota¢nou periodou P = 0.5206 d doslo k spomalovaniu jej rotacnej
periody o 0.005 % medzi rokmi 1983 az 1987. Adelman a kol. (2001) zase zistili,
ze u hviezdy 56 Ari s rota¢nou periédou P = 0.7279 d dochadza k spomalovaniu
rychlosti jej rotéacie o 2 s za kazdych 100 rokov.

Fotometricky a spektroskopicky premenné chemicky pekuliarne hviezdy st
optimélnymi labolatériami pre stadium vyvoji rota¢nych vlastnosti hviezd na
hlavnej postupnosti. Vacsina znamych CP hviezd maju stalu rota¢ni periodu,
av8ak niektoré z nich, napriklad V901Ori, CU Vir, BS Cir a dalSie, vykazuju isté
premennosti v periode ich rotéacie (Mikulasek a kol. 2011, 2015). Ocakéava sa, ze
rotacna perioda mCP hviezd by mala monoténne rast s vekom z dévodu zvécso-
vania polomeru hviezdy v porovnani s jej hodnotou na ZAMS (Adelman 2002).
Avsak ukazuje sa, ze rovnikova rota¢na perioda CP hviezd pocas ich pobytu na
MS je z vyvojovych modelov priblizne konstantna (Meynet a Maeder 2000).

Kedze najvacsi prispevok momentu hybnosti hviezdy je z ich Ziarivej obalky;,
nie je zname, ¢i rotaény pomer v jadre hviezdy je spomalovany rovnakym tem-
pom. S tym, ako dochadza k narastu polomeru hviezdy, klesa aj intenzita mag-
netického pola. Turbulencie vo vonkajsich vrstvach hviezdnej obélky, s tym ako
narasta v smere k vetvi obrov, méze sposobit najprv lokalny a nasledne taktiez
globalny rozpad magnetického pola.

Hviezdy stravia prevaznu ¢ast svojho Zivota na hlavnej postupnosti (MS), kde
v jadrach tychto hviezd dochadza k spalovaniu vodika. Pocas tejto faze nedo-
chéza k zmene momentu hybnosti samostatnej hviezdy, pokial hviezda nestraca
svoju hmotnost. Toto naznacuje, ze zmeny periédy hviezdnej rotécie by sa mali
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objavovat na ¢asovej kale zmien momentu zotrvacnosti, ktoré je rddovo 107 —10°
rokov (Meynet a Maeder 2000). Sposob, ktorym mozeme toto otestovat je napri-
klad pomocou mCP hviezd, ktoré maji netypické chemické zlozenie a st najv-
hodnejsie k studiu vyvoja rota¢nych zmien hviezd hornej ¢asti MS. Prvky v ich
atmosfére st koncentrované do velkych a stabilnych oblasti skvin. S tym, ako
hviezda rotuje, pozorujeme periodické zmeny spektra, jasu alebo magnetického
pola. Pouzitim dat hviezd zo stcasnych pozorovani a ich kombinaciou s archi-
vom sme schopni zostavit vyvoj ich rotacie s vysokou presnostou. Fotometrické
pozorovania (Mikulasek a kol. 2011) naznacuju, ze nase predpoklady su spréavne
a rotacné peridody a svetelné krivky vicsiny hviezd na hornej ¢asti MS sa neme-
nia na casovej Skéle aspon desiatky rokov. Avsak, existuje medzi nimi aj malé
podskupina hortucich mCP hviezd, ktoré maju stabilny tvar svetelnej krivky
a spektroskopickej premennosti, ale vykazuju premenné periody rotacie (Town-
send a kol. 2010).

Velmi rychlo rotujica kremikova mCP hviezda HD 124224 (CU Vir) ma nie
velké, dipolarne magnetické pole s intenzitou na jej pole B, = 3 kG, ktoré je na-
klonené pozdlZ jej rotaénej osi 8 = 74 °, inklina¢ny uhol i = 43 ° (Trigilio a kol.
2000). Je prvou znamou hviezdou MS, koré vykazuje premennost radiovej emisie
a pripomina tak pulzary (Trigilio a kol. 2011). Vykazuje taktiez svetelné zmeny
a premennost spektralnych ¢ar H I, He I, Si IT a i6nov dal$ich prvkov. Pyper
a kol. (1998) objavili prudky narast jej periody z 0.5206778 d na 0.52070854 d,
ktoré nastalo v roku 1984. Pyper a Adelman (2004) diskutovali o dvoch moznych
scenariach vysvetlenia pozorovaného O-C diagramu, a to postupne sa meniaca
perioda alebo dve konstantné periody. Trigilio a kol. (2008) pozorovali dalsi né-
rast periédy radiovych pulzov o 1.12 s. AvSak merania z roku 2010 naznacuju
znizenie periody. Rychlost spomalovania mézeme vyhodnotit pouzitim charak-
teristického Casu spomalovania roticie, 7, ktory je dany vztahom 7 = P/ P,
kde P(t) je okamZita rotacnéa peridda v case t a P je stredna rychlost rota¢ného
spomalovania. Podla Mikulasek a kol. (2011) sa jej periéda meni spojite a ¢as
spomalovania jej rotacie je 7 ~ 6 x 10° rokov, ¢o je o dva rady mensia ako je
odhadovany vek hviezdy 9 x 107 rokov (Kochukhov a Bagnulo 2006).

Mlad4, hortca hviezda HD 37776 (V901 Ori) nachadzajtica sa v emisnej
hmlovine IC 432 mé& mimoriadne silné, globalne a komplexné magnetické pole
(B ~ 20 kG) (Kochukhov et al. 2011). Ukazuje sa, Ze pozorované mierne sve-
telné zmeny st sposobené skvrnami s nadbytkom kremika a hélia (Krticka a kol.
2007). Mikulasek a kol. (2008) odhalili nepretrzité cyklické zmeny jej rotacie,
¢oho néasledkom je nérast jej rotacnej periody z 1.5387 dna o neuveritelnych
17.7 s za dobu 31 rokov.
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Kapitola 4

Magnetické pole chemicky
pekuliarnych hviezd

Zmacné mnozstvo CP hviezd spektralnych tried B a A vykazuje silné povrchové
magnetické pole od 500 G az do 40 kG. V ranej kontrakénej féaze tvorby hviezd
moZzeme pozorovat turbulentné dynamo, ktoré moze poskytovat az niekolko kG
silné magnetické pole. Hned ako zacne hviezda Ziarit, vytvorené pole sa moze
zamrznut vnutri hviezdy a byt viditelné na povrchu az ked sa strati konvektivna
obalka hviezdy. Téato myslienka je podporované zisteniami od Dikpati a kol.
(2006), ktori ukézali, ze oscilacné dynamo slne¢nej konvektivnej zony moze viest
k vytvoreniu staciondrneho magnetického pola vnutri Ziarivej ¢asti Slnka.

Konvektivne hviezdy roéznych typov maju tendenciu mat ¢asovopremenné
magnetické pole s malou Skalou interpretované ako désledok dynamového deja
sposobeny diferencidlnou rotaciou a konvekénou nestabilitou. Pre porovnanie,
stredne hmotné hviezdy hlavnej postupnosti s hmotnostou 1.5 My < M < 6 Mg,
ktoré maju malé konvektivne jadro a Ziariva obalku, bud nemaji Ziadne dete-
kovatelné pole alebo maju stale magnetické pole s velkou skélou, napriklad Ap
hviezdy (Auriére a kol. 2007). Mnoho z tychto hviezd maju priblizne dipolarne
pole, avSak niektoré z nich maju eSte komplexnejSie pole, ako je napriklad € Sco
(Donati a kol. 2006).

Chemicky pekuliarne hviezdy, a to CP2, CP4 a CP hviezdy so silnymi ¢iarami
He maju stabilné a silné magnetické pole. Babcock (1947) ako prvy detekoval
magnetické pole u CP hviezd, konkrétne u hviezdy HD 118022 (78 Vir). Ukazuje
sa, ze ¢im silnejSie je magnetické pole, tym pomalsia je rotacia hviezdy z dovodu
magnetického brzdenia hviezdy.

29



Na obrazku 4.1 je znézornena zavislost intenzity magnetického na rotacnej
periéde CP hviezd. Z tohto merania sa ukazalo, Ze v porovnani s rychlejsie rotu-
jucimi hviezdami je stredna hodnota magnetického pola u pomalSie rotujucich
hviezd priblizne dvakrat vicsia (Netopil a kol. 2017).
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Obr. 4.1: Graf zavislosti intenzity magnetického pol'a na rotacnej periéde CP hviezd.
Cierne bodky zobrazuji merania strednych hodnot intenzity magnetického pola. Sedé
bodky predstavuji odhady zalozené na rotac¢nych fazovych krivkach longitudinalnej in-
tenzite magnetického pola. Biele kruzky znazoriiuja $tvorec intenzity longitudinalneho
magnetického pola. Zvisla ¢iarkovana ¢iara oddeluje rychlo rotujtce (na lavej strane)
a pomaly rotujuce hviezdy (na pravej strane od zvislej ¢iarkovanej Giary). Prevzaté
od Netopil a kol. (2017).

Taktiez sa ukazuje, zZe pri pomalSej rotacii je zastupenie Fe vyssie, o nazna-
¢uje, ze difuzia je efektivnejsia, kedZe pomala rotacia a magnetické pole stabili-
zuje hviezdnu atmosféru. NajnapadnejSou charakteristikou mnohych CP hviezd
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je pritomnost silného fosilneho magnetického pol'a na ich povrchu, pripadne pod
ich povrchom. Ukazuje sa, Ze magnetické pole CP hviezd je pritomné u hviezd uz
vo faze pred ich vstupom na hlavniu postupnost (Wade a kol. 2007) a pocas ich
vyvoja na hlavnej postupnosti intenzita tohto pola postupne klesa (Landstreet
a kol. 2007).

V chladnych a malo hmotnych hviezdach je ich magnetické pole vysoko pre-
menné a vSadepritomné, velmi podobné ako v pripade Slnka a ukazuje sa, Ze
je tvorené dynamom slne¢ného typu. Podpovrchové vrstvy chladnych hviezd
st konvektivne a interakciou s hviezdnou diferencialnou rotéaciou mézu pohyby
plazmy v konvektivnej vrstve generovat komplexné magnetické pole, aké mdzeme
pozorovat na jej povrchu. Désledkom toho bolo zistené, Ze intenzita magnetickej
aktivity hviezd zavisi na jej rotacnej periode.

V pripade hviezd hlavnej postupnosti s nizkou hmotnostou a ¢iasto¢ne kon-
vektivnych hviezd s nizkou hmotnostou pred vstupom na hlavni postupnost
pozorujeme pole, ktoré je stustredené v malej ploche povrchu a je spojené s chlad-
nymi Skvrnami, ako st napriklad Skvrny hviezd pozorovatelné nielen na Slnku,
ale aj na povrchoch inych hviezd pomocou fotometrickej premennosti. Magne-
tické pole moze mat tiez velky vplyv na vyvoj hviezd pocas roznych faz tvorby
a vyvoja hviezd v interakcii s prostredim v jej blizkom okoli, ako je napriklad
vytrysk hmoty, magnetosférickd akrécia alebo vietor nestici magnetické pole.

Mnoho priamych pozorovani naznacuje, ze magnetické pole by malo byt pri-
tomné okolo hmotnych hviezd. Simulécie podpovrchovych konvektivnych zoén
hmotnych hviezd od Cantiello (2010) naznac¢uji dynamom generované magne-
tické pole radovo kG. Magnetické brzdenie na Slnku je spésobené tcinkom castic
slne¢ného vetra pozdlz magnetickych silo¢iar presahujiice az za hranice hviezd-
neho povrchu (Meynet a kol. 2011). Této suvislost spdsobuje krutiaci moment na
vrchnych vrstvach Slnka, ¢oho néasledkom je spomalovanie jeho rotacie. Moze byt
takyto proces pritomny tiez v hmotnych hviezdach, ktoré vykazuju dostatocne
silné magnetické pole?

Townsend a kol. (2010) zistili, ze hviezda o Ori E podlieha rota¢nému brzde-
niu. Charakteristicky ¢as spomalovania jej rotécie 1.34 miliénov rokov je v dobrej
zhode s teoretickymi predpokladmi zaloZzenymi na magnetohydrodynamickych
simulaciach straty momentu hybnosti hviezdneho vetra urychlovany na magne-
tickych siloc¢iarach. Malé mnozstvo hviezd vykazuju povrchové vlastnosti, ako je
napriklad nizka povrchova rychlost a silné povrchové obohatenie prvkov, ktoré
nie je mozné vysvetlit sacasnymi rotaénymi hviezdnymi modelmi, pokial dané
hviezda nie je obor alebo nadobor. Aj ked pocet tychto hviezd nie je velky a nie-
ktoré z nich st uz pravdepodobne na zavere¢nom Stadiu vyvoja na MS (Maeder
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a kol. 2009), stéle sa oplati skamat fyzikalne pri¢iny tohto chovania.
Ud Doula a kol. (2008) zistili, ze celkova strata momentu hybnosti sa da
vyjadrit pomocou vyrazu:

dJ 2.
= = ZMQR?|0.2 .+ 0.2
= =3 R*[O 9+ (1, + 0.25)

N

}2, (4.1)

kde parameter 7, urcuje pomer hustoty magnetickej energie a hustoty energie
hviezdneho vetra pri hviezdnom povrchu, R, je polomer hviezdy, M je rychlost
straty hmotnosti a Q je uhlova rychlost hviezdy. Ud-Doula a kol. (2009) zistili,
ze aplikovanim tohto vzorca na hviezdu o Ori E ziskavame charakteristicky cas
spomalovanie jej rotacie 1 milion rokov, ¢o je v dobrej zhode s pozorovanim
(Townsend a kol. 2010). Efekt magnetického brzdenia zavisi hlavne na tom, ako
prebieha prenos moment hybnosti vnitri hviezdy (Meynet a kol. 2011)
Uvazujeme dva limitné pripady:

e diferencidlna rotacia: prenos momentu hybnosti je urychlovany meridional-
nymi pradmi a nestabilitami spésobeny Smykom vonkajsich vrstiev. Aj ked
pravdepodobne tieto dva efekty nie sii dostatoéné na to, aby viedli k rotacii
hviezd odpovedajica tuhému telesu.

e rotacia tuhého telesa: rotacia odpovedajica tuhému telesu sa prejavuje
u hviezd pocas celého vyvoja na MS, pokial je u hviezd prenos momentu
hybnosti dostato¢ne uc¢inny. Chemické prvky st v tomto pripade prenasané
meridionalnymi pridmi.

4.1 Modely s magnetickym brzdenim a diferen-
cidlnou rotaciou

Na obrazku 4.2 vidime, Ze na rozdiel od modelov bez magnetického brzde-
nia st u modelov s magnetickym brzdenim pritomné silné zmeny povrchovej
abundancie B. Toto je zapri¢inené tym, ze magnetické brzdenie vytvara rychlu
diferencialnu rotaciu vonkajsich vrstiev hviezdy, a preto spésobuje mieSanie von-
kajsich vrstiev spdsobeny smykom. Sticasne s tym vSak rychlo klesa jej povrchové
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Obr. 4.2: Graf zavislosti vyvoja abundacie B na povrchu hviezdy. éervenym krizom
st znézornené pozicie dvoch hviezd s pociato¢nou hmotnostou 9 a 11 M. Hviezdy
v Cervenej oblasti maja pritomné silné mieSanie chemickych prvkov pocas hlavnej po-
stupnosti a ich povrchova rychlost je mensia ako 50 km/s. Prevzaté od Meynet a kol.
(2011).

rychlost. Aj ked suc¢asné modely nam neposkytuju dokonaly zhodny fit s datami,
vidime, Ze magnetické brzdenie sa javi ako vhodné vysvetlenie hviezd, u ktorych
je pritomné silné miesanie prvkov, nizka povrchova rychlost a vysoké gravitacné
zrychlenie. Priblizne 70 % celkovej straty momentu hybnosti hviezd z ich jadra
pocas celej doby ich vyvoja je spdsobeny prave pri pobytu na hlavnej postupnosti
(Hirschi a kol. 2004).

4.2 Modely s magnetickym brzdenim a rotaciou
tuhého telesa

Chemické prvky v tomto modeli uz nie st prenédsané mieSanim vonkajsich vrstiev
sposobené $mykom, ako to bolo v pripade modelu s diferencialnou rotaciou, ale
prenaSané meridiondlnymi priadmi. Aj ked meridionalne prudy su zodpovedné
za prenos chemickych prvkov, kI'i¢ovou vlastnostou mieSania chemickych prvkov
v modeloch rotacie tuhého telesa je rychle znizenie uhlovej rychlosti hviezdy (2,
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Obr. 4.3: Graf zavislosti modelového vyvoja rovnikovej rychlosti rotacie hviezd na log g
s roznymi intenzitami magnetického pola na povrchu hviezdy. éervenjrm krizom st
znazornené pozicie dvoch hviezd s pociato¢nou hmotnostou 9 a 11 Mg . Z tohto grafu
vidime, ze pre modely s magnetickym brzdenim a rotaciou tuhého telesa, klesi rov-
nikova rychlost rotacie ovela rychlejsie ako v pripade diferencidlnej rotacie (s danou
hodnotou magnetického pol'a na rovniku (Beq)). Prevzaté od Meynet a kol. (2011).

ked na jej povrchu déjde k magnetickému brzdeniu a stucasne zoslabne aj in-
tenzita miesania prvkov. Cize takyto model by predpovedal, Zze hviezdy budi na
konci faze MS s nizkou povrchovou rychlostou a slabym, pripadne Ziadnym povr-
chovym obohatenim chemickych prvkov (Meynet a kol. 2011). Tieto hviezdy by
tiez mohli vzniknut z vyvoja protohviezd s malou poc¢iato¢nou rota¢nou rychlos-
tou. AvSak vnutorné Struktiry tychto hviezd na konci faze MS budu rozdielne,
pokial hviezda bola pomalym rotatorom alebo pévodne bola hviezda rychlym
rotatorom, ale Casom sa jej rota¢na rychlost znizila. Hviezdy z rychlorotujicich
protohviezd maju zvycCajne vacsie jadro.

Obr. 4.3 ukazuje modelovy vyvoj rovnikovej rychlosti na povrchu hviezdy
ziskany pouzitim roéznych hodndét magnetického pola. Na obrazku 4.3 mozeme
vidiet, ze pre modely s magnetickym brzdenim a rotéciou tuhého telesa klesa
rovnikova rychlost rotacie ovela rychlejsie ako to je v pripade modelu s diferen-
cidlnou rotéaciou (s danou hodnotou magnetického pola).
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4.3 Magnetické pole v Ap/Bp hviezdach

Kazda charakteristika Ap hviezd, ako je napriklad typ a miera pekuliarity alebo
geometria a intenzita magnetického pola, sa pravdepodobne meni s ¢asom. Ap
hviezdy sa na HR diagrame nachadzaji prevazne na hlavnej postupnosti, ale
mozeme ich tiez najst aj na PMS faze (Alecian a kol. 2008). Borra (1981) na
zéklade merania magnetického pola hviezd v asociacii Orion OB1 zistil, Ze inten-
zita povrchového magnetického pola klesa s vekom hviezdy. North a Cramer dosli
v roku 1984 k zaveru, ze magnetické pole Ap hviezd s hmotnostou M > 3 M
klesé s casom.

Ap a Bp hviezdy na hornej ¢asti hlavnej postupnosti vykazuju rézne typy
chemickych anomalii, ktoré sa systematicky menia s ich efektivnou teplotou.
Tieto abundancné anomalie sa vyrazne liSia od anomalii Am a HgMn hviezd,
¢o znamend, ze pritomnost magnetického pola v Ap a Bp hviezdach mé silny
vplyv na typ anomaélii. Pri ich povrchu pravdepodobne neprebieha konvekcia,
pripadne ak ano, tak iba nevyrazne. Abundancia lahkych prvkov v atmosfére
tychto hviezd, ako je O, Mg a Si zostéva pocas vyvoja tychto hviezd na hlavnej
postupnosti priblizne rovnaka, zatial ¢o zastipenie Fe klesa a zasttupenie He zase
rastie (Landstreet 2013).

Medzi hviezdami hlavnej postupnosti s vyssou hmotnostou M > 1.5 Mg po-
zorujeme stabilné (aspon niekolko rokov az desiatky rokov) a silné magnetické
pole (3-10% — 3-10* G) u priblizne 10 % hviezd spektralneho typu B a A, av-
Sak s velmi odlisnou charakteristikou oproti chladnym hviezdam (Alecian 2008).
Ukazuje sa, Ze existenciu tohto magnetického pola mézeme pravdepodobne vy-
svetlit podla teorie jadrového dynama alebo podla tedrie fosilneho pola. Mo-
mentéilne preferované teoria predpoklada povod fosilneho magnetického pola,
ktoré je pozostatkom medzihviezdneho magnetického pola zamrznuté v hviezd-
nej plazme.

Tedria jadrového dynama hovori, ze magnetické pole vznika v konvektivnom
jadre Ap/Bp hviezd hlavnej postupnosti a nasledne sa toto pole dostéva z jadra
hviezd na ich povrch. Teoéria fosilneho pola zase hovori o tom, Ze magnetické pole
hviezd je pozostatkom poli pritomnych v materskom medzihviezdnom oblaku,
pripadne toto pole vzniklo eSte pred vstupom na hlavna postupnost pésobenim
dynama, ktoré prestalo pracovat (Alecian a kol. 2008). To znamené, Ze mag-
netické pole dokaze, aspon ¢iasto¢ne, odolat ndhlym javom sprevadzajici zrod
hviezd a taktiez toto pole moze pretrvat pocas celého ich vyvoja, az do konca
pobytu na hlavnej postupnosti.

35



4.4 Teoéria jadrového dynama

Vnuatorné casti hviezd hlavnej postupnosti spektralneho typu B a A sa tvo-
rené konvektivnym jadrom, ktoré je obklopené velkou Zziarivou obélkou (Alecian
2013). Predpokladalo sa, ze podobne ako v pripade konvektivnej obalky Slnka by
magnetické pole mohlo vzniknit v jadre hviezdy a nésledne sa Sirit cez ziariva
obalku hviedy a vytvorit tak magnetické pole, ktoré pozorujeme u niektorych
hviezd spektralneho typu B a A. Ukazuje sa vSak, Ze tato hypotéza nemoze
vysvetlit magnetické vlastnosti pozorované u hviezd typu B a A a je vysoko
nepravdepodobna z niekolkych dovodov (Alecian 2013). Magnetické pole na po-
vrchu Ap a Bp hviezd je velmi silné, stabilné, pozorované z malého zlomku hviezd
a detekované len vo velmi ziarivych hviezdach pred vstupom na hlavnu postup-
nost. Taktiez pozorujeme velmi silné magnetické pole (B, > 10* G) u hviezd
s periddou rotécie niekol'ko dni na rozdiel od dynamového magnetického pola
slne¢ného typu, ktoré je premenlivé, slabsie a ktoré predpoklada, Zze magnetické
pole u pomaly rotujicich sa hviezd by malo byt najmensie vzhladom k vyskytu
diferencialnej rotacie.

Predpoklada sa, ze magnetické pole na Slnku a ostatnych chladnych hviez-
dach je generované dynamovym mechanizmom, kde Coriolisova sila spojené
s hviezdnou rotéaciou odchyluje konvektivne pohyby v rekombina¢nych zénach
vodika a hélia (ud Doula a Owocki 2002). V atmosfére horucich hviezd ostava
vodik plne ionizovany, a preto u tychto hviezd spolu s nepritomnostou silnych
konvektivnych zén spojené s vodikovou rekombinaciou neuvazujeme pritomnost
silného dynamom generovaného magnetického pola. Avsak, ak uvazujeme vse-
obecne rychlu rotaciu vacsiny hortacich hviezd, dynamom generované magnetické
pole u tychto hviezd je stale pravdepodobné, napriklad v tenkej, slabej konvektiv-
nej zone blizko povrchu spojené s rekombinéciou plne ionizovaného hélia. Okrem
toho sa predpoklada, ze vo vnitornych castiach hviezdy, v jadre takto hmotnych
hviezd prebieha silné konvekcia. Cassinelli a MacGregor (2000) navrhli model,
kde dynamom generovany magneticky tok z vnutornych casti hviezdy sa moze
vznasat a urychlovat tak diftaziu k jej povrchu pocas ¢asovej Skdle niekol'ko mili-
6nov rokov. Tento model predpoklada pritomnost magnetického pola na povrchu
hortucich hviezd, ktoré sa u hviezd vyvinulo este pred hlavnou postupnostou nu-
lového veku.
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4.5 Teoria fosilneho pola

Vdaka pozorovanym magnetickym vlastnostiam u hviezd s vysokou hmotnostou,
ako napriklad magnetické pole, ktoré je schopné odolavat ohmickému rozpadu, sa
priklaname k teodrii fosilneho pola (Alecian 2013). Predpoklada sa, ze toto pole
vzniklo este v dobe vzniku hviezdy. Sice este stale nepozname detaily fyzikalneho
povodu tohto pola, ale mozeme predpokladat dve rozne scenarie. Prvym je, Ze
magnetické pole je generované pocas plne konvektivnej faze protohviezdneho
vyvoja hviezd strednej hmotnosti. Toto novogenerované pole by sa mohlo uvolnit
do zoskupenia velkych rozmerov vnutri ziarivej obélky, len ¢o sa dostane k fazi
pred vstupom na hlavni postupnost.

Druhé scenarium tvrdi, Ze magneticky tok nasej Galaxie spajajuci matersky
molekularny oblak, v ktorom sa formuluji hviezdy a je rozmetany pocas vzniku
protohviezdy, sa stane velkorozmernym a pomaly sa rozpadajicim magnetickym
polom, ktoré pozorujeme na povrchu hviezd hlavnej postupnosti. Predpokladé
sa, ze magnetické pole z fosilneho pol'a vnutri hviezd nie je stistavne obnovované.
Ukazuje sa, Ze fosilne pole hviezd méze byt velmi stabilné vnutri ziarivych hviezd
a v pripade, Ze by toto pole bolo pozorované z ich povrchu, boli by podobné tymi
velkorozmerovymi Struktdrami, ¢o boli detekované na povrchoch B a A hviezd
(Alecian 2013).

4.6 Teoéria splynutim hviezd

Diferencialna rotacia a konvekcia st kIicovymi vlastnostami hviezdneho magne-
tického dynama (Tout a Pringle 1992). Podla Regos a Tout (1995) magnetické
dynamo urychluje prenos energie a momentu hybnosti z obeznej drahy k obalke
hviezd a taktiez urychluje silny hviezdny vietor, ktory odhaluje hviezdnu obalku.
Bez ohladu na to v8ak ocakdvame, Ze na konci vyvoja spolo¢nej obalky (CE)
sa bud jadra Spirdlovite zlucia, alebo je cela hviezdna obélka odfiknuté prec,
z ddévodu velmi silného magnetického pola v blizkosti horticeho degenerovaného
jadra.

Toto pole moze preniknit cez nedegenerovany povrch jadra a byt tam zamrz-
nuté ako sa postupne ochladzuje a zmrstuje. Cim je pole blizsie k jadru na konci
vyvoja spolo¢nej obalky, tym je vicsia diferencialna rotécia v spolo¢nej obalke
a tym padom ocakavame silnejsie zamrznutie v magnetickom poli.

Dalej oCakdvame, Ze najsilnejSie magnetické pole bieleho trpaslika vznikne
v jadrach systémov, ktoré sa zlucila pocas vyvoja v spolo¢nej obalke. Zlozka
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hlavnej postupnosti sa pravdepodobne rozpusti do obrovskej obalky, ked sa sto¢i
do $piraly dostatocne hlboko, Ze jeho hustota je porovnatelné s jeho okolim.

Ak predpokladame, ze zostavajiica obalka mé Specifickt uhlovi hybnost z po-
vodnej obeznej drahy, jej rota¢na peridda by sa mala znizit rddovo z rokov na
niekol’ko dni. Silné magnetické pole vznika v skuto¢nosti vyvojom v spolo¢nej
obalke, ktora je zodpovedné za zmensSovanie obeznej drahy dvojhviezd v rdmci
obra k trpaslikom. Degenerované jadro sa preto ocitne v centre rychlorotujiceho
obra, ktorého rotacia sa pravdepodobne spojila s rotaciou degenerovaného jadra.
Takyto obor vytvara silné dynamo a pomerne rychlo spomaluje svoju rotéciu,
radovo 10%—10° rokov (Tout a Pringle 1992). A preto, okrem zriedkavych pripa-
dov, ked je obalka takmer tplne vyvrhnuté pri zlacovani jadier, neo¢édkavame, ze
by sa HEMWD (biely trpaslik so silnym magnetickym polom) zacali rychlo ro-
tovat, ako sa objavia z obalky obra. Z dévodu malého rozmeru degenerovaného
jadra je jeho moment zotrvac¢nosti zanedbatelny v porovnani so zostavajicou
obalkou. Toc¢ivy moment, ktory zostal v obalke, je zavisly na vlastnostiach pro-
cesu CE a taktiez je zavisly na pociato¢nych podmienkach systému.

HEMWD st pomalymi rotatormi, pricom niektoré z nich mozu mat rotacnu
periodu az 100 rokov (Wickramasinghe a Ferrario 2000). Systémy, ktoré sa ob-
javia so 8irsim oddelenim, by mali mat slabsie magnetické pole. Uvedomujeme
si, ze pokial nevieme presny mechanizmus vyvoja spolo¢nej obalky, musime oca-
kavat skalu magnetickych poli spojenych s danym konec¢nym rozdelenim. To je
potom v sulade so skuto¢nostou, ze polary s najdlhsimi peridami maju tenden-
ciu mat vysoké magnetické pole. V pripade, Ze je magnetické pole dostatocéne
silné, aplne zastavi rotaciu bieleho trpaslika na obeznej drahe.

Hlavny rozdiel nasej hypotézy je, ze na rozdiel od vyvoja samostatnej hviezdy
je silna diferencialna rotacia nevyhnutnou vlastnostou vyvoja spolo¢nej obélky.
N&s predpoklad je, ze kazdé pritomné prirodné fosilne pole je znicené alebo
nanajvys sluzi ako pociatocné pole pre magnetické dynamo vo faze CE. Sku-
toc¢nost, Ze nebol detekovany ziadny biely trpaslik s povrchovym magnetickym
polom cez 3 MG v oddelenych dvojhviezdnych systémov naznacuje, Ze vSetky
biele trpasliky so silnym magnetickym polom pochédzaja z dvojhviezdnych sys-
témov (Tout a kol. 2008). Je mozné, Ze pdvod silného magnetického pol'a bielych
trpaslikov stuvisi s magnetickym dynamom vo faze spolo¢nej obalky pocas vyvoja
dvojhviezdy.

Systémy s najsilnej$imi magnetickymi polami vznikaja z faze CE bud ako
splynuté jednotlivé hviezdy, alebo v kontakte s ich sekundérnou zlozkou blizko
ich Rochelovho laloku, ¢o sposobuje, ze su tazko detekovatelné ako kataklyz-
mické premenné. Tiez predpokladédme vyskyt bielych trpaslikov so silnym mag-
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netickym polom pochadzajucich zo systémov, ktoré sa zlucili pocas faze CE.
Absencia magnetickych kataklyzmicky premennych hviezd (MCV) medzi odde-
lenymi dvojhviezdnymi systémami nas vedie k zaveru, ze vSetky biele trpasliky
so silnym magnetickym polom vznikli tymto sposobom (Tout a kol. 2008).
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Kapitola 5

Vetrom urychl'ovani magnetosféra
z hmotnych hviezd s magnetickym
polom

Magnetické pole hra dolezitu rolu v dynamike toku plynov okolo izolovanej
hviezdy s magnetickym polom a akretujiceho disku. MnozZstvo hviezd obsahuje
silné magnetické pole. V mladych hviezdach s nizkou hmotnostou je magnetické
pole aj viac ako tisickrat silnejsie ako v pripade Slnka (Romanova a Owocki
2016). Taktiez sa oCakava, Ze maju silnejsi koronalny vytrysk hmoty a hviezdny
vietor, ktory moze byt urychlovany tepelne alebo magneticky. V hviezdnom vetre
urychlovany magnetickym polom je zrychlenie hmoty k vetru uréené gradientom
tlaku magnetického pola.

Hviezdy spektralneho typu O, B a A s hmotnostou M > 5 My maja silny
hviezdny vietor urychlovany Ziarivou silou hviezdy (Romanova a kol. 2016). Vy-
soky Ziarivy vykon tychto hviezd urychluje silny hviezdny vietor v dosledku
rozptylu ziarenia hviezdneho kontinua v ¢iarach (ud Doula a kol. 2009).

Vgetky, priamo detekované, hviezdy so sklonenymi dip6lmi, silnym magne-
tickym polom a hviezdnym vetrom vykazuju tiez jasné periodické rotacné zmeny
medzi réntgenovou emisiou a tvarou ¢iar typu P Cygni (ud Doula a kol. 2009).
V porovnani s chladnej$imi hviezdami je rotéacia ranych hviezd rychlejsia s odvo-
denymi periodickymi zmenami typicky 1 aZz niekolko dni a projekciou rotacnej
rychlosti (vsini) 100 — 200 km/s.

Odchéadzajaci hviezdny vietor si so sebou nesie moment hybnosti, ¢o spo-
sobuje, ze rotacia hviezdy sa zacne spomalovat. Vietor s magnetickym polom
vyvija brzdny kritiaci moment, ktory je vyrazne vicsi ako v pripade nemagne-
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tického hviezdneho vetra. Z hladiska povrchovej uhlovej rychlosti a miery ubytku
hmotnosti hviezdy je dolezita celkova miera straty momentu hybnosti, ktora je

dané ako 4 2 )
& faraR? I
dt—gﬂﬁﬂﬁ@29+0ﬁ+02®} , (5.1)

kde R4 je Alfvénov polomer, ktory je definovany ako miesto, kde radidlna zlozka
magnetického pola a hviezdny vietor maju rovnaki hustotu energie. Parameter
7. ur¢uje mieru pomeru hustoty magnetickej energie a kinetickej energie hviezd-
neho vetra. Pre dipolové magnetické pole je pokles hustoty magnetickej energie
prudsi ako hustota hmoty hviezdneho vetra a energie, ¢o znamené, ze za Alfveé-
novym polomerom R, vzdy dominuje hviezdny vietor.

Parameter 7, mozeme vyjadrit pomocou vztahu

_ BLE:

_ Zeale 5.2
Vo (5.2)

Ns

kde B, je sila magnetického pola na magnetickom rovniku R,. Pre hviezdu,
kde B.q je nenulova, dostavame 7, > 0. Pre n, < 1 je R4 — R, a pre n, > 1 do-
stavame R4 — /7R, (ud Doula a kol. 2009). Pre 7, < 1 sposobuje magnetickeé
pole iba malé poruchy hviezdneho vetra. Pre n, > 1 je tnik hviezdneho vetra
pobliz magnetického rovniku zachyteny vo vnutri Alfvénovho polomeru uzavre-
tymi magnetickymi silo¢iarami a vytvara okolohviezdnu magnetosféru vyplnena
hviezdnym vetrom.

R reprezentuje polomer, pri ktorom rychlost hviezdneho vetra v prekra-
¢uje lokdlnu Alfvénovu rychlost Vi. Alfvénov polomer Ry taktiez charakterizuje
maximalny polomer, kde hustota energie magnetického pola stale dominuje nad
hustotou energie hviezdneho vetra a je iba mierne (20 — 30 %) nad maximalnym
rozsahom blizkych sluciek v magnetosfére (ud Doula a kol. 2008). V rotuju-
com hviezdnom vetre sa tieto blizke smyckové oblasti snazia spolurotovat ako
tuhé teleso s hviezdou a v tomto pripade je Alfvénov polomer R, mierne nad
maximélnym polomerom pre spolurotaciu hviezdneho vetra blizko hviezdneho
rovnika.

Zachovanie momentu hybnosti tinikom castic prostrednictvom hviezdneho
vetra pre nemagnetické rotujice hviezdy sposobuje, Ze azimutalna rychlost blizko
hviezdneho rovnika klesa s polomerom ako v, ~ 1/r, ¢o znamend, ze rotaény
efekt hra dolezitu tdlohu vo vonkajSom vetre. W je pomer rychlosti rotacie
a rychlosti obehu W = %, kde v,r = R a vy, = 1/%‘{*. Aby sa vyhli
problémami spojené s rota¢nym skreslenim a splostenym hviezdnym povrchom,
ud-Doula a kol. (2008) obmedzili simulacie na pripady W < 0.5. Bolo zistené,
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7ze dynamicky vyvoj uvezneného magnetosférickeho materialu zavisi hlavne na
parametre W a taktieZ na relativnej velkosti Keplerovho a Alfvénovho polo-
meru. Material, ktory neudrzi odstrediva sila nachadzajici sa vo vzdialenosti
mensej ako Rk sa bude snazit vratit naspat k hviezde, ale material podrzany
v rotéacii tuhého telesa pri polomeri vacsi ako Rk bude pdsobit odstredivou silou,
ktora prevazuje nad silou gravita¢nou, a preto bude material tlaceny smerom
k vonkajsim ¢astiam hviezd.

lrw
0.8
O
o Q
0.
0.
,cl e O

logn,

Obr. 5.1: Zavislost pomeru rota¢nej rychlosti na parametri 7,. Tato zavislost ukazuje
rieSenie 2 rozdielnych modelov, a to dynamicki a hydrostatickt magnetosféru. Krivka
predstavuje parameter 7, pri ktorej je hodnota Ra = Ry pre dipoélovy pripad. Prevzaté
od ud-Doula (2008).

Obr. 5.1 ukazuje zavislost pomeru rotac¢nej rychlosti na parametri 7,. Ob-
razok ukazuje rieSenie 2 rozdielnych modelov, a to dynamickt a hydrostatickt
magnetosféru. Krivka predstavuje parameter 7,, pri ktorej je hodnota Ry = Rk
pre dipolovy pripad. Modely, ktoré sa nachadzaja v oblasti pod touto krivkou
maji pomalu rotéciu a/alebo parameter 7, s malou hodnotou, a preto je hod-
nota Ra < Rk. Gravitacna sila materidlu nachadzajici sa v oblasti pod touto
krivkou je vacsia ako sila odstrediva, ¢o sposobuje, ze material pada smerom
k hviezde. Naopak, modely nachédzajice sa v oblasti nad touto krivkou maja
rychlu rotaciu a/alebo parameter 7, s vi¢Sou hodnotou, a preto je hodnota Ra
> Rk. V tejto oblasti prevazuje sila odstrediva nad silou gravitacnou a material
korotuje spolu s hviezdou.
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Kapitola 6

Prakticka cast

6.1 BONNSAI (BONN Stellar Astrophysics In-
terface)

BONNSALI, rozhranie hviezdnej astrofyziky, je program pouzivajtici metédu ba-
yesovskej Statistiky, ktory dokéze porovnéavat vSetky dostupné pozorovania si-
¢asne s hviezdnymi modelmi, pokial dopredu berieme do tvahy neistoty vstup-
nych hodnot, ako je napriklad pociatoéna hmotnostné funkcia a rozdelenie rych-
losti rotacie hviezdy. K ziskaniu hviezdnych parametrov pouziva statistickd me-
toéda hviezdne modely s pozorovanymi datami.

Tento program je schopny z databaze urcit pravdepodobnost rozdelenia za-
kladnych hviezdnych parametrov, ako je pociatotnd hmotnost a vek hviezdy.
Taktiez dokaZze predpovedat parametre, ktoré meranim neboli uréené a dalej
testovat hviezdne modely k pochopeniu hviezdneho vyvoja.

Program méze byt pouzity s Tubovolnymi dalsimi modelmi. V sucasnosti
je to napriklad model hmotnych hviezd hlavnej postupnosti Galaxie a Velkého
a Malého Magellanovho oblaku. Schneider a kol. (2014) tiez ukazal, ze hviezdne
modely musia zahfhat rotéciu z dovodu zvéacsovania hviezdneho polomeru odstre-
divou silou az o niekol'ko %. Odhadovana efektivna teplota ziskana z BONNSAI
by sa mala zhodovat s pozorovaniami pre hviezdy chladnejsie ako 25 000 K.
V pripade hortcejsich hviezd a s hmotnostou nad 10 M, je odhadovana teplota
v priemere o 1 100 K nizsia ako teplota ziskana z pozorovania.

V naej préaci sme pouzili model BONN-MW od Brott a kol. (2011), nakol'ko
nami Studované CP hviezdy st ¢lenmi Galaxie. Kompletny navod tohto programu
je popisany v praci Schneider a kol. (2014).
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6.2 Spracovanie dat

V naSej praci studujeme zmeny vo vyvoji periddy rotacie hortacich CP hviezd,
a to konkrétne CP hviezd so silnymi ¢iarami He (He strong). Z roznych zdrojov
sme zostavili zoznam 89 hviezd ako moznych kandidatov CP hviezd so silnymi
¢iarami He uvedené v tabulke 6.2. Hodnoty ziskané z literattiry sme porovnali
s hodnotami z programu BONNSAI (Schneider a kol. 2014), uvedené v tabulke
6.3. V programe BONNSAI sme pouzili model BONN-MW od autora Brott a kol.
(2011).

Ako vstupné hodnoty merania sme do programu BONNSAI zadavali efek-
tivnu teplotu Tug, povrchové gravitacné zrychlenie log ¢, pripadne i rota¢ni
rychlost hviezdy wvsini. Z tychto hodnét sme nésledne ziskali v8etky parametre
hviezd, ktoré st uvedené v tabulke 6.3. V tabulke 6.5 uvadzame zoznam CP
hviezd so silnymi ¢iarami He a literatiru, odkial sme ziskali jednotlivé para-
metre danych hviezd.

DIzku pobytu hviezdy na hlavnej postupnosti sme uréili zo vztahu:

log(ums) = Aot - log(M) + Bios, (6.1)

z modelu Ekstrom a kol. (2012) so zapod¢itanim rotacie hviezdy. Vo vztahu 6.1
je M pociatoéna hmotnost hviezdy v okamihu vstupu hviezdy na hlavnua postup-
nost a A, a By st rotacné parametre hviezdy v zavislosti na jej hmotnosti.
Predpokladame, Ze hviezdy v naSej praci zatial stratili iba zanedbatelna cast
svojej hmoty (o odpoveda CP hviezdam), a preto namiesto pociatoénej hmot-
nosti vo vztahu 6.1 pouzivame ich aktualnu hmotnost. V zévislosti na aktualnej
hmotnosti hviezdy sme z tabulky 6.1 pouZili prislusné koeficienty A,o; a Bios.

Tabulka 6.1: Rota¢né parametre hviezd v zévislosti na ich hmotnosti.

M Arot Brot
[Mo)
1.25 -3 -2.776 9.938
37 -2444 9.761
7-15 -1.763 9.186
15 -60 -0.775 8.004

Rotécia je hlavnou pri¢inou rozsirovania spektralnych ¢iar u vacsiny hviezd
(Mikulasek a kol. 2009). Analyzou tychto spektralnych ¢iar sme schopni uréit
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hodnotu wsini, kde v je rovnikova rychlost hviezdy v km/s a ¢ je inklinacia
rotacnej osi. Téato rychlost zavisi na polomeru a rota¢nej periode hviezdy a je
dand nasledujucim vztahom (Mikulasek a kol. 2009):

P =50.613 - f, (6.2)
kde R je polomer hviezdy v jednotkich Rg, v je rovnikovéa rychlost hviezdy
v km/s, i je inklindcia rota¢nej osi a P rotacna peridoda hviezdy v diioch. Z do-
vodu, Ze samotnii hodnotu P u niektorych hviezd nie sme schopni urcit, pred-
stavuje nasa hodnota P medzni hodnotu P/sini pre hodnotu i = 90 °. Ak
predpokladame, Ze smery rotacnych osi hviezd v Galaxii st rozdelené nahodne,
mozeme urcit stredni hodnotu rotac¢nej periody hviezd s rozdielnou efektivnou
teplotou zo strednej hodnoty (wvsini). Hodnoty rota¢nej periody P ziskané zo
vztahu 6.2 st v tabulke 6.2 oznac¢ené symbolom *.

Vek hviezdy nie je mozné urcit priamo z merania, mozeme ziskat iba jeho od-
had. Ukazuje sa, Ze priemerna neistota urcenia veku hviezd sa nachadza v inter-
vale od -35 % do +42 %, a to v zavislosti na hmotnosti hviezd. Avsak, vzhladom
k silnej zavislosti na vyvojovej faze hviezd, relativna neistota pri urceni veku
hviezd moze byt aj vyssia ako 120 % pre hviezdy blizko ZAMS, zatial ¢o pre
hviezdy v pokroc¢ilom $tadiu vyvoja na MS je tato neistota okolo 20 % a menej
(Valle a kol. 2015).

Preto z dovodu velkej neistoty pri uréeni veku hviezd uvadzame v tabulke
6.3 ich hodnoty zaokruhlené na celé ¢islo, pokial je naSa ziskana hodnota veku
hviezd z programu BONNSAI vécsia ako 1 Myr. V pripade, Ze je ziskana hodnota
veku hviezd mensia ako 1 Myr, uviddzame hodnoty bez zaokrihlovania.
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Tabulka 6.2: Zoznam CP hviezd so silnymi ¢iarami He s niektorymi ich parametrami zo-
staveny z databaze od rdznych autorov. Zoznam autorov uvadzame v tabulke 6.5. Posledny
stipec tabulky predstavuje P rota¢nt periodu hviezd. Pri hviezdach, kde rotatna perioda P
nie je zndma sme pouZili vztah 6.2 (P = 50.613 - %) Takto ziskané hodnoty P st v tabulke
6.2 oznacené symbolom *.

HD log (Teff/1 K) logg vek hviezdokopa/ \Y% R P
[cgs| [Myr|] asociacia [mag] [Ro] [d]

23478  4.30£0.04 4.240.2 6.67 2.7 1.0498(4)
33331 4.12 4.08 6.9 1.14700
35039  4.33 3.56 4.74
35078  4.30 4.15 10.4
35912  4.2640.02 4.0840.10 6.38 4.4 0.89786
36430  4.26 4.21 6.2
36485  4.2840.05 4.0+0.1 6.85 4.5 1.47775
36982 4.37£0.04 4.0+0.2 Ori OB1 8.4 2.5 *1.6
37017  4.3740.04 4.14+0.1 Ori OB1 6.55 3.9 0.90120
37041 4.54 4.30 2 5.02 8.93
37479  4.3540.04 3.95+0.15 o Ori 6.7 3.77 1.190847
37776 4.3740.02 4.1240.10 1C 432 6.96 3.87 1.5387(3)
38500  3.77 4.03
45677  4.34%0.01 3.90 8.1 6.6
47777 4.34£0.04 4.240.1 8.3 NGC 2264 7.93 3.6 2.640426
52559  4.24 3.31 6.58
55522  4.24+£0.02 4.240.2 5.9 3.3 2.729(1)
56139  4.34 3.63 22.5 4.01 6.2 1.371906
57219  4.18 3.5 Collinder 135  5.11 9.5 *40.1
58260  4.2940.04 3.50£0.20 Collinder 135 6.7 1.66
60344  4.34 3.83 7.9 8.4 *1.6
64740 4.38+0.02 4.02+0.10 4.63 6.3 1.33026
66522  4.2940.05 4.0140.40 7.2 4.6 23.3
66765  4.30£0.03 4.00£0.20 Vel OB2 6.7 5.3 1.61
68450  4.35 6.44
92938  4.19 4.02 17.2 1C 2602 4.82
96446  4.3040.02 4.00+0.10 6.7 4.5 0.85137(5)
100340  4.4040.02 3.57+0.25 9.2 10.12
105435 4.35 3.92 21.5 Sco-Cen 2.57 6.5 *1.3
108483  4.20 4.25 25.3 Sco-Cen 3.91 4.5 *1.7
110879  4.26 4.47 15.1 Sco-Cen 3.05
120640  4.28 4.05 Sco-Cen 5.77
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Tabulka 6.2: Zoznam CP hviezd so silnymi ¢arami He s niektorymi ich parametrami zosta-
veny z databéze (pokrafovanie).

HD/BD/CPD  log(Teff/1 K) logg vek hviezdokopa/ \% R P
[cgs] [Myr] asociacia [mag] Ro] [d]

121743 4.3240.06 4.0+0.3 18.0 Sco Cen OB 3.75 4.7 *3

121790 4.33 4.15 3.79 3.74

122980 4.32 4.22 9.10 Sco-Cen 4.35

124448 4.21 2.20 10

125823 4.28+0.05 4.0+0.2 4.42 3.6 8.812

125924 4.3440.04 3.51+0.2 9.27 8.1 *6.4

128220 4.63 4.5 8.5 1.2

133518 4.29 4 6.4

142990 4.25 4.19 Sco-Cen 5.43 3.1 0.97907

144218 4.3 4.27 6.30 4.92

144941 4.34 3.50 10.1

145792 4.16 4.06 Sco-Cen 6.4 0.84780

149257 4.39 4.19 NGC 6178 8.5

156324 4.34+0.06 4.0+0.3 7 8.81 5.1 1.58

156398 3.99 1.02 6.67

156424 4.34+0.06 4.0+0.3 Sco OB4 as 8.9 4.8 *16.2

160641 4.59 2.6 9.9 7.9 0.7

163472 4.3640.02 4.240.1 5.82 4.1 3.638833

164492Cb 4.4040.01 3.90£0.15 13.5 NGC 6514 6.8 6.5 1.3699

164769 4.52 4.37 9.2

168476 4.15 1.50 9.3

168785 4.34 3.74 8.5 *2.7

169467 4.21 4.12 24.1 3.51 3.3 *8.4

174638 4.12 2.50 23 3.42 15.2 *11.8

175156 4.22 3.04 Sco-Cen 5.1

175191 4.26 3.87 31.4 2.05 4.5 *1.4

177003 4.28 4.18 5.4 1.83500

184927 4.314+0.02 3.940.1 7.5 4.3 9.53102(7)

186205 4.30£0.07 4.0+0.2 8.54 4.9 *49.6

193924 4.23 3.7 1.92

208266 4.38 3.6 Cep OB2 8.1 14

209339 4.36 3.34 Cep OB2 6.8

260858 4.28 4.22 9.10

264111 4.33 3.87 9.65

320156 4.17 9.9

+10° 2179 4.20 2.80 9.93

—27° 1791 4.36 4.53£0.11 9.3 2.64119(42)

—46° 4639 4.3440.01 4.52£0.11 10.02

—57° 3509 4.384+0.01 4.05+0.10 NGC 3293 10.68 5.0

—62° 2124 4.37+0.01 3.95+0.10 I1C 2944 11.04 5.8 2.62809(5)

—69° 2698 4.40+0.01 3.90+0.10 9.32
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Tabulka 6.3: Zoznam CP hviezd so silnymi ¢iarami He s niektorymi ich parametrami ziskané
pomocou programu BONNSAI. Nakolko vek hviezdy nie je moZné uréit priamo z merania
a ukazuje sa, Ze priemernd neistota uréenia veku hviezd sa nachadza v intervale od -35 % do
+42 %, a to v zavislosti na hmotnosti hviezd. AvSak, vzhladom k silnej zavislosti na vyvojovej
faze hviezd moze byt relativna neistota pri uréeni veku hviezd moze byt aj vyssia ako 120 % pre
hviezdy blizko ZAMS (Valle a kol. 2015). Preto z doévodu velkej neistoty pri uréeni veku hviezd
uvadzame v tabulke 6.3 ich hodnoty zaokrithlené na celé &islo, pokial je naSa ziskan& hodnota
veku hviezd z programu BONNSAT vécsia ako 1 Myr. Pre ziskané hodnoty veku hviezd mensie
ako 1 Myr, uvaddzame hodnoty bez zaokrihlovania.

HD log(Teff/1 K) logg vek M R log (L/Le)
[ces] [Myr] Mo [Ro]
23478 4.26+0.04 4.23£0.08 10+10 5.80£1.12 3.07£0.45 3.10£0.32
33331 4.1140.02 4.1340.06 81438 3.40+£0.28 2.67+0.31 2.26+0.17
35039 4.331+0.01 3.714£0.09 2242 9.00£0.48 6.7940.90 3.9240.10
35078 4.30£0.02 4.1240.11 2045 6.80£0.82 3.82+1.01 3.28+0.22
35912 4.2340.04 4.131+0.13 24+12 5.20%1.00 3.87£1.42 2.90£0.32
36430 4.23£0.04 4.1240.08 20+14 5.24+1.03 3.09+0.77 2.96+0.30

36485 4.2640.04 3.78+0.08 33£11 6.80+0.78 5.55+0.59 3.53£0.15
36982 4.33£0.04 4.11£0.08 0.3+0.3 8.00£1.45 4.0240.90 3.52+0.28
37017 4.3440.04 4.1140.08 1445.5 8.60+1.70  4.71 £1.41 3.78+0.38

37041 4.54+3.11 4.21+£0.04  0.024+0.02  20.00+2.31  5.75£0.40 4.671+0.13
37479 4.3240.04 4.161+0.07 71+6.6 7.4+1.05 3.70£0.30 3.39£0.19
37776 4.36+0.04 3.96+0.08 1245 9.2+1.16 5.24+0.49 3.85+0.17
38500 3.88+0.04 3.13+0.09 37+14 3.0+0.8 5.55+0.30 3.49+0.23
45677 4.3440.02 3.9240.10 1743 9.2040.36 5.38£0.59 3.82£0.09
47777 4.34£0.02 4.20£0.07 8+5 7.60+0.69 3.58+0.39 3.40+0.12
52559 4.2340.02 3.30+0.03 32+£7 7.80£1.03 9.70+1.41 3.83£0.21
55522 4.24£0.01 4.1240.04 33+6 5.40£0.17 3.34£0.15 2.97£0.05
56139 4.3440.02 3.68+0.10 1843 9.80+1.09 7.34£1.06 4.0610.16
57219 4.154+0.04 4.1610.16 58+34 4.00+0.74 3.74£1.44 2.53+0.36
58260 4.2740.05 3.88+0.26 2249 7.00+1.59 4.65£1.63 3.50+0.42
60344 4.331+0.04 3.63+0.08 16+4 10.2+1.51 8.04£0.81 4.114+0.17
64740 4.39£0.02 4.1240.09 12+4 10.60+£0.81  4.75+0.67 3.94+0.15
66522 4.2840.03 4.1240.08 27+9 7.00£0.58 3.91£0.58 3.35+0.16
66765 4.2940.03 4.13£0.13 22+10 6.40£0.93 3.47£0.62 3.2540.27
68450 4.331+0.04 4.2540.07 1345 7.40£1.45 3.73£1.44 3.43£0.33
92938 4.1610.04 4.2440.10 48+27 4.00£0.69 2.68+0.69 2.50£0.31
96446 4.3240.02 4.1140.13 167 7.80+0.59 4.08+0.70 3.50+0.16
100340 4.3940.03 3.66+0.15 1142 13.00£1.90  8.20+£1.60 4.431+0.24
105435 4.33£0.04 3.85+0.11 15+6 9.00+£1.30 5.78+0.97 3.84+0.21
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Tabulka 6.3: Zoznam CP hviezd so silnymi ¢iarami He s niektorymi ich parametrami ziskané
pomocou programu BONNSAT (pokracovanie).

HD/BD/CPD log (Tesr/1K) log g vek M R log(L/ L)
jegs] My [Mo] Rol
108483 4.1940.04 4.2440.07 25+2 4.4040.85 2.67£0.53 2.78+0.17
110879 4.2540.05 4.23£0.07 15£2 5.20+£1.08 2.93+0.56 2.82+0.28
120640 4.2440.05 4.124+0.13 20£12 5.60+1.24 3.17£0.73 3.01£0.35
121743 4.2440.07 4.1240.12 15+15 4.80£1.09 2.98+0.62 3.06+0.49
121790 4.3010.04 4.1240.04 77 7.00£1.03 3.74£0.33 3.35+0.16
122980 4.31£0.04 4.11£0.01 9+1 6.8+1.26 3.43+0.69 3.29+0.28
124448 4.2340.03 2.18+0.15 5+0.4 29.00+2.38  70.224+10.32 5.53£0.08
125823 4.274+0.03 4.084+0.13 32+14 6.00£0.39 3.65+0.46 3.1940.09
125924 4.3440.02 3.53+0.10 16£3 11.20+1.28 9.35£1.53 4.25+0.17
128220 4.631+0.01 4.1240.02  0.02£0.02  36.40£5.18 8.4240.80 5.32+0.14
133518 4.2540.04 4.11£0.14 19+10 6.00+£1.31 3.62£1.03 3.10+£0.35
142990 4.234+0.03 4.114+0.13 18+18 5.40£0.49 3.36+0.53 2.91£0.13
144218 4.27+0.04 4.27£0.07 18+11 5.8+1.20 2.81+0.39 3.10+£0.32
144941 4.3240.04 4.1140.12 1548 8.00£0.92 4.0940.30 3.77£0.17
145792 4.13£0.03 4.261+0.11 67+37 3.4£0.35 2.55+0.65 2.26+0.22
149257 4.384+0.03 4.23£0.07 13+6 9.00+£1.12 3.79+£0.40 3.66+0.19
156324 4.3240.04 4.214+0.11 12412 7.00£1.22 3.68+1.86 3.44£0.31
156398 3.99+0.02 3.35+0.12 188420 3.67+0.20 6.47+£1.05 2.57+0.10
156424 4.3240.04 4.2140.11 16+9 7.00£1.22 3.68+1.86 3.44£0.31
160641 4.46+0.03 2.71+0.03 3£1 53.60+9.06 46.76+9.43 6.15+0.10
163472 4.36+0.01 4.0240.09 15+3 9.240.32 4.7840.52 3.79£0.08
164492Cb 4.40£0.01 4.02£0.12 11+£2 10.60£0.69 5.25+0.95 4.014+0.17
164769 4.50£0.04 4.1440.11 0.02+0.01 16.20+3.82 5.78+1.13 4.4940.30
168476 4.1240.03 1.66+0.13 3.3£0.2 34+1.44 168.6£25.1 5.95+0.03
168785 4.3240.04 4.1240.18 16£10 7.24+1.31 4.68+1.31 3.47+£0.36
169467 4.2140.04 4.2240.07 24+£2 4.80+1.00 2.71£0.43 2.86+0.26
175156 4.16£0.04 3.34+0.04 50+19 5.60+1.22 8.14+1.47 3.36+0.37
175191 4.26+0.03 4.1140.10 31+4 6.2+1.19 3.52+0.87 3.09£0.23
177003 4.24£0.05 4.12+0.10 18+13 5.40+£1.08 3.17+0.77 3.01+0.36
184927 4.2840.03 4.114+0.11 18+10 6.60£0.70 3.51£0.54 3.27£0.16
186205 4.2940.03 4.114+0.12 21£8 7.2£0.71 3.80£0.61 3.38£0.18
193924 4.20£0.05 4.18+0.16 42424 4.60£0.90 3.54+1.41 2.84+0.38
196025 4.2440.02 4.331+0.02 0.3£0.3 5.20£0.18 2.62+0.15 2.79£0.09
208266 4.34£0.05 4.17£0.11 11+£7 8.40+£1.99 3.54+1.14 3.70+0.39
209339 4.331+0.05 4.1240.09 13+6 8.80£2.18 4.43+1.80 3.77£0.41
260858 4.2440.05 4.11£0.08 16+14 5.40+£1.10 2.99+0.57 3.01+£0.35
264111 4.30£0.04 4.154+0.15 16+9 7.00£1.38 3.52+0.87 3.38+0.35
320156 4.16£0.03 4.2940.08 62424 3.8+0.56 2.98+2.68 2.3940.27
+10° 2179 4.1740.04 3.32+0.11 29419 9.24+2.1 3.92+1.07 3.73+0.41
—27° 1791 4.36+0.01 4.30+0.02  0.08+£0.09 7.80£0.39 3.37£0.21 3.43£0.09
—46° 4639 4.3440.01 4.27 £0.05  0.10£0.11  7.60 £0.328 3.29+0.18 3.36+0.05
—57° 3509 4.38 £0.01 4.0940.09 13+2 9.20£0.34 4.371+0.44 3.77£0.11
—62° 2124 4.38£0.01 3.99+0.10 15£1 9.49+0.36 5.05+0.66 3.89+0.10
—69° 2698 4.4040.01 3.9240.08 101 11.60+£0.71 5.97+0.60 4.1440.11
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Tabulka 6.4: Porovnanie hodnot veku hviezd, ktoré st ¢lenmi hviezdokopy alebo aso-
cidcie. Druhy stlpec predstavuje vek hviezd z literattry, v 3. stlpci st hodnoty veku
hviezd ziskané z programu BONNSAI. Posledny stipec predstavuje vek hviezdokopy

z literatiry.

HD/CPD vek vek BONNSAI  hviezdokopa/  vek hviezdokopy
[Myr] [Myr] asocidcia  [Myr]
36982 0.29 Ori OB1 12
37017 14 Ori OB1 12
37479 7 ocOri 3
37776 12 Ori OB1 12
47777 8.3 8 NGC 2264 3
57219 58 Collinder 135 25.5
58260 22 Collinder 135  25.5
66765 24 Vel OB2 20
92938 17.2 48 1C 2602 32.1
105435 21.5 15 Sco-Cen 16
108483 25.3 25 Sco-Cen 16
110879 15.1 15 Sco-Cen 16
120640 20 Sco-Cen 16
121743 18 15 Sco Cen OB 15
122980 9.1 9 Sco-Cen 16
125823 32 Sco-Cen 16
142990 18 Sco-Cen 16
145792 67 Sco-Cen 16
149257 15 NGC 6178 17.7
156324 7 12 Sco OB4 6.6
156424 16 Sco OB4 6.6
164492Cb 13.5 11 NGC 6514 23.3
175156 50 Sco-Cen 16
208266 12 Cep OB2 12
209339 13 Cep OB2 12
—57° 3509 13.8 13 NGC 3293 10.3
—62° 2124 16.4 15 IC 2944 6.6
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Tabulka 6.5: Zoznam literattry, z ktorych bol zostaveny nas katalog CP hviezd so
silnymi ¢iarami He.

HD literatara HD/BD/CPD literatara
23478 641 142990 [55] [59]
33331 [38] [58] [60] 1449218 [66]
35039 (1] [25] [67] [70] 144941 [60]
35078 [26] 145792 [55]
35912 [55] [66] 149257 [66]
36430 [60] 156324 7] [55]
36485 [55] 791 156398 82]
36707 [60] 156424 7] [55]
36982 [55] [60] 160641 [40] [60]
37017 (16] [37] [55] [60] [79] 163472 [55]
37041 [24] 168785 [79]
37479 (16] [55] [60] [79]  164492Cb [21]
37776 (16] [49] [55] [58] [T9] 164769 [60]
38500 791 165207 [79]
45677 [15] 168476 [60] [68]
ATTTT [19] [55] 169467 [60]
52559 27] 174638 [44]
55522 [55] [60] 175156 [79]
56139 (22] [67] [79] 175191 [79]
57219 601 177003 [14] [58] [60]
58260 (16] [55] [60] [79] 181615 [33] [39] [50]
60344 [16] [60] [79] 182032 [79]
63357 791 184927 [55] [58] [60]
64740 (16] [55] [60] [79] 185842 [60]
66522 (55] 601 [79] 186205 [55] [60]
66765 (7] [16] [55] 191746 [60]
67625 791 192517 [79]
68450 [60] [79]1 193924 [60]
92938 (58] 601 [79] 196025 [66]
96446 [42] [60] [79] 907538 [66]
100340 [65] 208266 [60]
105435 791 209339 [60]
108483 [60] [79]1 218970 [70]
110879 [79] 293128 [27] [66]
111301 [55] 231591 [60]
120640 [60] 260858 [60] [79]
121743 (7] [55] [70] 9264111 [16] [68] [79]
121790 791 320156 [70]
122980 (791 410° 2179 (68]
124448 [60] [68] [79] —927° 1791 [32] [79] [80]
125823 (59] —46° 4639 [79]
125924 [71] —57° 3509 [57]
127493 (59] —62° 2124 [12] [29]
128220 (60] —69° 2698 (80]
133518 [60] [79]
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Obr. 6.1: Porovnanie hodnot efektivnej teploty ziskané z literatury s teoretickymi
hodnotami z programu BONNSAIL

Z pouzitej literatiry sme zostavili zoznam 89 hviezd, ktoré by mohli byt
kandidatmi hviezd so silnymi ¢iarami He. Avsak z obr. 6.1 je vidiet, Ze niektoré
hviezdy sa nachadzaju mimo oblasti parametrov hviezd s moznym nadbytkom
He. Nakol'ko v nasej praci studujeme CP hviezdy a hodnota ich efektivnej teploty
by sa mala nachadzat v teplotnom intervale priblizne 7 000 — 25 000 K, ¢o hviezdy
HD 37041 (34 900 K), HD 38500 (5 900 K), HD 127493 (41 900 K), HD 128220
(42 500 K), HD 160641 (31 500 K), HD 164769 (33 100 K) a HD 207538 (32 200
K) nesplhaju, vylaéili sme ich z dalSieho skiimania.

7 dovodu, ze CP hviezdy v naSej praci, ktoré studujeme by mali byt zaroven
CP hviezdami so silnymi ¢iarami He a ich efektivna teplota by nemala byt mensia
ako Ter < 14000 K, vylucili sme dalsie 2 hviezdy, a to HD 33331 (13 100 K)
a HD 156398 (9 700 K).
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Obr. 6.2: Porovnanie hodnot efektivnej teploty ziskané z literattury s hodnotami z prog-
ramu BONNSALI po vylaceni hviezd s efektivnou teplotou, ktoré neodpovedaji hviez-

dam so silnym nadbytkom He.

V obr. 6.2 porovnavame pozorovanu efektivnu teplotu hviezd s teoretickymi
hodnotami z hviezdnych modelov. Naga pozorovana efektivna teplota je v stlade
s teplotou z teoretickych modelov pre hodnoty mensie ako 25 500 K, aj ked
Schneider a kol. (2014) ukazuje, Ze pozorované teplota hviezd je v priemere
o 1 062+330 K vyssia v porovnani s teoretickymi hodnotami.
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Obr. 6.3: Zavislost ziarivého vykonu hviezd na teplote hviezd. Modrou farbou s vy-
kreslené hodnoty ziskané z programu BONNSAI, éervenou farbou st vykreslené hod-

noty od autorov uvedené v tabulke 6.5.
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V obr. 6.3 je vidiet, Ze sa dve hviezdy, konkrétne HD 124448 s ziarivym vykonom
log (L/Lg) = 5.53, log g = 2.2 a HD 168476 s log (L/Lg) = 5.95, log g = 1.5,
nachadzaju pravdepodobne mimo hlavnt postupnost. Z tohto dévodu sme vyli-
¢ili tieto dve hviezdy taktiez z dal8ieho skiimania.
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Obr. 6.4: Zavislost Ziarivého vykonu hviezd na teplote hviezd s vylu¢enymi hviezdami,
ktoré su pravdepodobne mimo hlavni postupnost. Modrou farbou su vykreslené hod-
noty ziskané z programu BONNSAI, ¢ervenou farbou st vykreslené hodnoty od autorov

uvedené v tabulke 6.5.
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Obr. 6.5: Zavislost hmotnosti hviezd na teplote hviezd. Modrou farbou st vykreslené
hodnoty ziskané z programu BONNSAI, cervenou farbou st vykreslené hodnoty od
autorov uvedené v tabulke 6.5.
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Obr. 6.6: Porovnanie medzi hodnotami veku hviezd z literattry s hodnotami z prog-
ramu BONNSAI V grafe su vykreslené iba hviezdy, ktoré sa ¢lenmi hviezdokopy alebo
asociacie.

V obr. 6.6 porovnavame vek hviezd ziskané z programu BONNSAI s hodno-
tami veku hviezdokop alebo asociacii, kde sa jednotlivé hviezdy nachadzaju.

Otvorené hviezdokopy st idedlnymi laboratériami pre stiudium fyzikalnych
vlastnosti CP hviezd. Pre jednotlivé ¢leny hviezdokop mézeme predpokladat, ze
maju priblizne rovnaky vek a rovnaké chemické zloZenie, nakolko tieto hviezdy
vznikli z rovnakého medzihviezdneho oblaku. A preto chemické zlozenie hviez-
dokopy predstavuje tiez zlozenie jednotlivych hviezd (Netopil 2013). A kedze
priemer otvorenych hviezdokop nie je velky (=15 pc, van der Bergh (2006)),
hviezdy v tychto hviezdokopach sa nachédzaja priblizne v rovnakej vzdialenosti
od Slnka. A preto vieme z porovnania jednotlivych objektov presnejsie urcit
parametre otvorenych hviezdokop, napriklad, pouzitim vyvojovych modelov.

Nestilad medzi vekom hviezdokop a teoretickym vekom hviezd moze byt spo-
sobeny tym, Ze relativna neistota urcenia pri urc¢eni veku hviezd moze byt aj

vyssia ako 120 % pre hviezdy blizko ZAMS (Valle a kol. 2015).
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Obr. 6.7: Zavislost periody rotacie na veku hviezd. Modrou farbou st vykreslené hod-
noty ziskané z programu BONNSAI, ¢ervenou farbou st vykreslené hodnoty ziskané
z literatury. Hodnoty P na osi y predstavuji pozorované hodnoty rotacnej peridédy
hviezd. Ciary predstavuju linearny fit.

V obr. 6.7 je patrne vidiet, Ze u hviezd dochadza pravdepodobne k zvySova-
niu rotacnej periody v zavislosti na veku hviezd z literatiry. ZvySovanie rotacnej
peridody hviezd moze byt spdsobeny nielen magnetickym brzdenim hviezd, ale
taktiez stratou momentu hybnosti prostrednictvom silného magnetického hviezd-
neho vetra.

Naopak, v zavislosti na teoretickych hodnotach veku hviezd dochédza k mier-
nemu poklesu rotacnej periédy hviezd. Tato nezhoda medzi pozorovanymi a te-
oretickymi hodnotami je pravdepodobne spdsobené chybnym urcéenim veku hviezd
z hviezdnych modelov, nakolko Valle (2015) ukézal, Ze relativna neistota urcenia
pri uréeni veku hviezd moze byt aj vyssia ako 120 % pre hviezdy blizko ZAMS.
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Obr. 6.8: Zavislost periody na teplote hviezd. Vykreslené st hodnoty z literatury. Ciara
predstavuje linearny fit.
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Obr. 6.9: Zavislost teploty na gravitatnom zrychleni hviezd. Vykreslené st hodnoty
z literatury. Ciara predstavuje linearny fit.
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Obr. 6.10: Zavislost periody na gravitaénom zrychleni hviezd. Vykreslené st hodnoty
z literatary. Vykreslené zavislost je v stlade s vysledkami rotacnych vlastnosti mCP
hviezd od Netopila a kol (2017).
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Obr. 6.11: Zavislosti hmotnosti na rotacnej peridde hviezd, kde hodnoty M a P si
ziskané z literatiry. Ciara predstavuje linearny fit.
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Obr. 6.12: Zavislost hmotnosti na rotac¢nej periéde hviezd, kde hodnoty M st z prog-
ramu BONNSAI a hodnoty P st ziskané z literatiry. Ciara predstavuje linearny fit.
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Obr. 6.13: Zavislost rotacnej periody hviezd na relativnom case hviezd straveny
na hlavnej postupnosti. Cervenou farbou st zobrazené hodnoty ziskané z programu
BONNSAI, modrou farbou st zobrazené hodnoty prevzaté z literatury. Hodnoty ro-
taénych period hviezd st ziskané z literatury a hodnoty dlzky vyvoja hviezd na MS
sme ziskané zo vztahu 6.1 (Ekstrom a kol. 2012). Ciary predstavuji linearny fit.

Na obr. 6.13 je znézornené zavislost rota¢nej periody hviezd na relativnom
Case hviezd straveny na hlavnej postupnosti z programu BONNSAI a z litera-
tary. Rozne tedrie hovoria o moznom spomalovani rotacie u mCP hviezd. Podla
Mikulaska a kol. (2013) moze byt toto spomalovanie sposobené magnetickym
brzdenim a stratou momentu hybnosti hviezdy prostrednictvom silného magne-
tického hviezdneho vetra.

Avsak, na obr. 6.13 je tato zéavislost pre hodnoty z literatiry mierne klesa-
juca. Toto je pravdepodobne sposobené chybou v urcovani veku z vyvojovych
modelov, ktora je podla Valle (2015) viac ako 120 % pre hviezdy blizko ZAMS.
Pre hodnoty ziskané z programu BONNSALI je zavislost sice mierne rastuca, ale
velmi nevyrazna.
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6.3 Diskusia

V obr. 6.7 je vidiet, ze dochddza k miernemu narastu rotacnej periédy na veku
hviezd pre hodnoty ziskané z literatary. Toto je v sulade s tedriami, ze u mCP
hviezd dochédza k vyvoji rotacnej peribdy pocas ich vyvoja na MS. Mikulasek
a kol. (2013) diskutuje o moznych pri¢inach zmien v rotacnej peridéde hviezd,
pricom vSetky pri¢niny predpokladaji, Zze magnetické CP hviezdy rotujia ako
tuhé teleso. Zmeny v rotacnej periode mozu byt sposobené zmenami polomeru
a rozdelenim hmotnosti pocas vyvoja na MS alebo spdsobené stratou momentu
hybnosti prostrednictvom magnetického hviezdneho vetra.

Naopak, zo ziskanych parametrov hviezd z vyvojovych modelov sa nam ne-
podarilo potvrdit, Ze spomalovanie rotacie u CP hviezd so silnym nadbytkom
He v zavislosti na veku ich vyvoja skuto¢ne prebicha.

Na obr. 6.13 je zavislost rota¢nej periody hviezd na relativnom case na MS
pre hodnoty z literattry mierne klesajica. Toto je pravdepodobne sposobené
chybou v ur¢ovani veku z vyvojovych modelov. Pre hodnoty ziskané z programu
BONNSALI je zavislost sice mierne rasttca, ale velmi nevyrazna.

Tato nezhoda medzi hodnotami z literatiry a teoretickym modelom z prog-
ramu BONNSAI je spésobena pravdepodobne chybnym urcéenim veku hviezd
z vyvojovych modelov hviezd, nakolko Valle (2015) ukézal, ze relativna neistota
urcenia pri urc¢eni veku hviezd moze byt aj vyssia ako 120 % pre hviezdy blizko
ZAMS.
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Kapitola 7

Zaver

Predmetom tejto diplomovej prace je stidium vyvojovych zmien peridody rotacie
chemicky pekuliarnych hviezd s nadbytkom hélia. Od réznych autorov sme zosta-
vili katalog 89 chemicky pekulidrnych hviezd, ktoré by mohli byt kandidatmi CP
hviezd so silnymi ¢iarami He. V tabulke 6.5 uvadzame zoznam literatary, odkial
sme ziskali jednotlivé parametre hviezd. Ziskané parametre hviezd z literatury
sme nasledne porovnali s parametrami hviezd ziskané z programu BONNSAI
Avsak po detailnejsom skumani tychto hviezd sme vylacili 11 z nich, a to z do-
vodu, ze parametre tychto hviezd sa pravdepodobne nachadzaji mimo oblasti
parametrov hviezd s moznym nadbytkom He.

7 parametrov hviezd z literattury v obr. 6.7 sa ukazuje, Ze rota¢na peridda
u CP hviezd so silnymi ¢iarami He rastie s vekom ich vyvoja na MS, ¢o je v siillade
s pozorovaniami (Townsend a kol. 2010). Naopak, pre parametre hviezd, ktoré
sme ziskali z vyvojovych modelov hviezd sa ukazalo, ze rota¢na periéda u CP
hviezd so silnymi ¢iarami He klesa s vekom ich vyvoja na MS.

Avsak, na druhej strane, v obr. 6.13 je zavislost rotacnej periody na relativ-
nom case hviezd straveny na MS pre hodnoty z literatiiry mierne klesajtaca. Pre
hodnoty ziskané z programu BONNSAI tato zavislost sice mierne rastie, ale velmi
nevyrazne. Této nezhoda medzi pozorovanym a teoretickym modelom mohla byt
sposobend pravdepodobne chybnym urcéenim veku hviezd z vyvojovych modelov.

To, ¢ u CP hviezd v nasej praci skutocne dochadza k spomalovaniu rotéacie
pocas ich vyvoja na MS, ¢ uz prostrednictvom silného magnetického hviezdneho
vetra alebo magnetickym brzdenim, mo6ze byt predmetom pre eSte detailnejsie
stadium tychto hviezd v d'alsich pracach.
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