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Abstrakt

Disertac¢ni prace se zabyva studiem rotujicich hvézdnych vétri horkych hvézd
urychlovanych zéafivou silou. Tyto vétry jsou velmi dobie popsany CAK teorii,
kterd pro vypocet zarivé sily vyuziva Sobolevovu aproximaci. Rotace vétru je
zapocitana za predpokladu platnosti zdkona zachovani momentu hybnosti. Pro
ziskani feSeni hydrodynamickych rovnic popisujicich hvézdny vitr byl vyvinut
program (na zékladé programu vytvofeného Krtickou), ktery pocita jednoroz-
mérny stacionarni izotermicky osové symetricky rotujici model hvézdného vétru.
V modelu nebyly uvazovany neradialni slozky sil, zplosténi hvézdy vlivem rotace
a gravitacni ztemnéni.

Vysledky modelovani potvrzuji, ze pro rychle rotujici hvézdy existuje nové re-
seni hydrodynamickych rovnic. Nové feseni, které prochéazi kritickym bodem na-
chazejicim se ve velkych vzdalenostech od hvézdy, je mnohem pomalejsi a hustéjsi
v porovnani s CAK feSenim pro pomalé rotace. Pomér hustot rovnikového a po-
larniho vétru dosahuje nejméné dva fady v tésné blizkosti hvézdy, dale od hvézdy
dosahuje pomér hustot jednoho fadu. Velikost hustotniho poméru blizko povrchu
hvézdy je vyznamné ovlivnén nastavenim spodni okrajové hustoty vétru, déle
od hvézdy nemé spodni okrajova hustota na pomér hustot vliv. Vypocty ukazuji,
ze blizko povrchu hvézdy se vytvari velmi husty disk. Na utvareni disku blizko
hvézdy ma vliv zejména gradient tlaku plynu a zariva sila kontinua. Ptechod
od rychlého (CAK) feSeni vétru k pomalému feSeni nastava pro uréitou hodnotu
rota¢ni rychlosti, tzv. pfechodovou rota¢ni rychlost (Qgyiten). Jeji hodnota zéavisi
na volbé multiplikativnich konstant zarivé sily. Plati, Ze nizsi hodnota parame-
tru a vede k mensim hodnotam ptrechodové rota¢ni rychlosti, které je mozné
dostat také zvySenim hodnoty parametru 0. Pro rotacni rychlost © = Qgwitcn
existuji soucasné dva kritické body, pricemz pomalé feseni lze ziskat, jestlize Te-
Seni prochazi novym kritickym bodem. Pro rotacni rychlosti hvézdy nachazejici
se blizko piechodové rotacni rychlosti (2 — Qgyiten) jsou vysledkem modelovani
velmi silné oscilujici nestabilni feSeni.

Aplikace rychlé rotace a zafivé sily na hvézdy vykazujici Ble| jev nedokaze
vysvétlit jejich vysoky hustotni pomér mezi rovnikovym a polarnim vétrem. Zahr-
nuti tzv. jevu bistability podminéného rychlou rotaci hvézdy situaci méni. Vlivem
rotace hvézdy dochazi k ustaveni rozdilnych teplot okolo rovniku a pola hvézdy,
coz zpusobi, 7e na urychlovani hvézdného vétru se podileji v téchto oblastech rizné
skupiny iontu. Bistability jev je reprezentovan jednou trojici parametri zatrivé sily
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pro oblast rovniku a jinou trojici téchto parametri pro polarni oblasti. Vysledky
modelovani potvrzuji vysoky pomér hustot v celém vétru, proy/ppol ~ 107, pricem?
tyto hodnoty odpovidaji dolnim odhadiam pro disky Ble|] hvézd.
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Dissertation Abstract

The radiation driven winds of rotating hot stars were studied in this PhD thesis.
The radiation driven wind is well described by the CAK theory, which assumes
the Sobolev approximation in calculation of the line-radiative force. The rotation
was included by assuming the conservation of angular momentum. The code,
developed in this thesis, stems from the Krticka’s code and calculates the solution
of the 1D stationary isothermal axi-symmetric rotating line-driven wind. The
oblatness of the star, the gravity darkening effects, and the non-radial components
of forces were neglected.

The results of modeling confirm that there is a new solution of hydrodynamic
equations for rapidly rotating stars. This new wind solution, connected with a new
critical point located far from the star, is much denser and slower than the CAK
solution for slowly rotating stars. The wind density ratio between the equator
and the pole (pyov/ppo) reaches at least two orders of magnitude in the region
closest to the stellar surface and one order of magnitude in the outer part of the
wind. The calculations show the existence of a high density disk close to the
stellar surface. Disk formation close to the star is influenced mainly by the gas
pressure gradient and by the continuum radiative force, and significantly depends
on the wind density at the stellar surface. The switch from the fast solution to
the slow solution occurs for a certain value of rotation speed called the "switch"
rotation speed. The switch rotation rate (Qgswiten) depends on the set of the force
multiplier parameters; the lower value of the o parameter, the lower value of the
"switch" rotation rate. Higher value of the 0 parameter causes the same effect.
At the rotation rate = Qgyiten there are two critical points, but the slow solution
is obtained only for the new one. For rotation rates close to the "switch" value,
Q — Qguwiten, there are strongly oscilating unstable solutions.

The effect of the fast rotation alone can not explain the high wind-density
ratio for the stars with Ble|] phenomenon. To explain it, wind models assuming
the bi-stability effect were calculated. This effect was represented by two sets
of line force parameters to describe different temperatures at the pole and in the
equatorial region, the effect caused by the fast rotation. The calculations confirm
the high density ratio in the whole wind, prov/ppoi ~ 102, which satisfies the lower
value predicted for the Ble| stars disk.
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Kapitola 1

Uvod

1.1 Motivace

Horké hvézdy predstavuji hmotné objekty s vysokymi zarivymi vykony, u kte-
rych v souvislosti s intenzivnim zarivym polem pozorujeme intenzivni hvézdny
vitr. Mohutnost hvézdného vétru miize byt tak velka, ze ztrata hmoty z hvézdy
jeho prostfednictvim muze zna¢né ovlivnit vyvoj hvézdy. Ztrata hmoty je navic
podporovéana rotaci hvézdy, jez je béznou charakteristikou horkych hvézd. Tim se
vyzkum rotujicich hvézdnych vétri urychlovanych zarenim radi mezi vyznamné
astrofyzikalni tulohy.

Teorie hvézdnych vétri urychlovanych zarenim podavala vysledky, které byly
ve velmi dobré shodé s pozorovanim. Zahrnuti rotace do modelovych vypocti pii-
neslo narist toku hmoty a pokles rychlosti vétru v rovnikovych oblastech hvézdy,
nicméné pies aspéch teorie nedokazala dat odpovéd na pFitomnost hustych disku
okolo velmi rychle rotujicich ranych B hvézd. Rotace spolu s bi-stability jevem
vedla pouze ke zvySené hustoté vétru v rovnikové roviné hvézdy. Navic zapocitani
jevi spojenych s rotaci hvézdy (napf. gravitaéniho ztemnéni) ukazovalo dokonce
na potlaceni vzniku hustého rovnikového disku. Jednim z nepiekonatelnych pro-
blému predstavovaly také jisté numerické potize pri vypoctech modelu vétru velmi
rychle rotujicich hvézd.

Ptesto posledni roky vyzkumu prinesly znovuoziveni myslenky, ze za vznikem
okolohvézdnych disku horkych hvézd by prece jen mohla stat zariva sila. Tuto ideu
ozivil Curé, ktery spocital modely vétri pro rota¢ni rychlosti blizici se kritické
rotac¢ni rychlosti a ukézal, Ze husty disk se pfece jen vytvari, ale pouze blizko
hvézdy. Zahrnuti bi-stability jevu rozsitilo vyskyt disku i do velkych vzdalenosti.

1.2 Shrnuti dosavadnich vysledki

Raketova UV spektra, ktera poridil Morton (1967a) pro OB veleobry v Orionu,
odhalila tzv. P Cygni profily rezonanc¢nich ¢ar C1v a Si1v. Tyto profily se staly
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KAPITOLA 1. UVOD

neklamnym dukazem unikajici latky z hvézdy rychlostmi a7z nékolik tisic km/s
v mnozstvi, které Morton (1967b) odhadl na 107% Mg /rok. Lucy & Solomon
(1970) vysvétlili anik latky z hvézd vysokych zafivych vykonu na zakladé ab-
sorpce zareni v UV rezonancnich ¢arach C, N, Si a S, pficemz rozpracovali né-
kolik desitek let stary navrh Milneho (1926) o moznosti tniku latky z hvézdy
diky interakci zafFeni s hmotou ve vnéjsich vrstvach atmosféry s uvazenim Dop-
plerova jevu. Nésledné Castor (1974) navrhl pfiblizné analytické vyjadieni zafivé
sily zpusobené absorpci zareni ve spektralnich caréach.

Prvni hydrodynamicky model hvézdného vétru urychlovaného zafrivou silou
spocitali Castor, Abbott, & Klein (1975) (dale CAK), tento model podle autort
je bézné nazyvan CAK model vétru. Zarivou silu vypocitali v Sobolevové apro-
ximaci, kterd vyuziva velkych gradientii rychlosti a diky které zariva sila zavisi
pouze na lokdlnich podminkéch mista, kde dochézi k absorpci. Zarivou silu repre-
zentovali absorpcemi zafeni pouze v ¢arach iontu C 111 a na zakladé vypoctu zarivé
sily urcili jeji velmi jednoduchou parametrizaci v zavislosti na teploté hvézdy. Vy-
poc¢ty CAK modelu pro radialni zarivé pole ukéazaly, i pies velka zjednoduSeni,
kvalitativni shodu s pozorovanim a potvrdily, ze ztrata hmoty hvézd s vysokym
zalivym vykonem je zpiisobena zafivou silou.

Uspéch CAK modelu nastartoval smérovani ve vyzkumu hvézdnych vétri hor-
kych hvézd na nékolik dalsich desetileti. Mnoho autori se zamérilo na zpiesnéni
CAK modelu vétru. Abbott (1982) spocital zafivou silu pro ionty od H po Zn pro
mozné ioniza¢ni stupné I az VI, coz predstavovalo piispévek asi 250 000 ¢ar a déle
rozsitil parametrizaci zarivé sily tak, aby zohlediovala zmény ionizace ve vétru.
Piesto hodnoty predpovézené CAK teorii a hodnoty ziskané na zakladé pozoro-
vani nesouhlasily, kone¢né rychlosti vétrii byly ptilis malé a rychlosti ztraty hmoty
nadhodnocené. Shodu pfinesly az vypocty modeli, které nezavisle na sobé pro-
vedli Friend & Abbott (1986) a Pauldrach a kol. (1986) (dale PPK). Do svych
modelu zahrnuli korekéni faktor, spoc¢itany jiz CAK, zohlednujici neradidlni zafivé
pole. Zahrnuti korekéniho faktoru (tzv. m-CAK model), ktery znamenal piechod
od bodového zdroje zafeni ke zdroji zaficimu jako rovnomérné jasny disk, vedlo
k readlnéjsimu obrazu zarivé sily, kdy zejména v oblastech v tésné blizkosti hvézdy
dopada zareni z ruznych smértu od hvézdy, coz v této oblasti vedlo k mensi zarivé
sile a mensimu toku hmoty a nakonec vyssim rychlostem vétru. PPK déle spoci-
tali zafivou silu bez uziti Sobolevovy aproximace a to souc¢asnym reSenim rovnice
prenosu zafeni a jejich momentii spolu s hydrodynamickymi rovnicemi (tzv. co-
moving frame method - CMF method). Nejvétsi rozdil ve vypoctech zafivé sily
nastaval v hlubokych atmosférickych vrstvach, kde zariva sila spoc¢itana CMF me-
todou je dana diftizni aproximaci zatimco v Sobolevové aproximaci je na povrchu
hvézdy nulova. Ptesto tento rozdil nemé vyrazny vliv na vysledny model vétru,
protoze v blizkych oblastech hvézdy je vyraznéjsi silou zariva sila kontinua. Kr-
ticka & Kubat (2010) provedli vypocty zafivé sily CMF metodou a porovnanim
s vypocty zafivé sily v Sobolevové aproximaci, pii které uvazovali pouze teplotni
rozsiteni spektralnich ¢ar bez jejich prekryvu, ukézali velmi dobrou shodu, a to
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KAPITOLA 1. UVOD

i v okoli zvukového bodu. Pauldrach (1987) vypo¢ital obsazeni hladin prvki od H
po Zn pomoci rovnic statistické rovnovahy (dosud piedpoklad LTE), coz vedlo
ke zvySenému obsahu vyssich ionizac¢nich stavi prvku ve vétru a tim i lepsi shodeé
veli¢in ziskanych z pozorovani s hodnotami predpovézenymi teroreticky. Nakonec
Kudritzki a kol. (1989) odvodili ptiblizné analytické vyjadieni konecné rychlosti
vétru a rychlosti ztraty hmoty v zéavislosti na parametrech hvézdy s prislusnymi
parametry zarivé sily.

Spektra horkych hvézd ukazala, Ze se jedna o rychle rotujici objekty (Conti
& Ebbets, 1977; Penny, 1996; Markova a kol., 2004), pfi¢em7 rota¢ni rychlosti
v piipadé tzv. Ble| hvézd tvoii vyznamny podil kritické rota¢ni rychlosti (Zick-
graf, 2006). Spektra Ble] hvézd navic poukazovala na p¥itomnost rychlého vétru
odvozeného z analyzy UV ¢ar (Snow & Morton, 1976) a soucasné hustého, poma-
1ého toku odvozeného z pozorovani v infracervené oblasti spektra (Gehrz a kol.,
1974). Vysvétleni soucasného vyskytu dvojiho druhu vétru navrhl Zickgraf a kol.
(1985), v jehoz modelu Ble] hvézdy se v polarnich oblastech vykytuje rychly, fidky
a horky vitr tvofeny ionty ve vyssich ioniza¢nich stupnich (napt. N v, Si1v), ktery
splitoval vlastnosti CAK vétru, a v roviné rovniku velmi husty, pomaly a chladny
vitr tvofeny ionty v nizsich ioniza¢nich stupnich (nap¥. Fe 11, Si1). Zahrnuti rotace
do CAK modelu tak slibovalo potvrzeni navrhovaného Zickgrafova schématu.

Friend & Abbott (1986) vypocty m-CAK modela hvézdného vétru s rotaci
ukazaly, 7e rotace hvézdy vede k nizsi rychlosti hvézdného vétru a také k mirné
hustsimu vétru v porovnani s nerotujici hvézdou. Osové symetrické modely vétru
(Aratjo & Pacheco, 1989; Aratjo a kol., 1994) vedly k mnohem vyraznéj$imu po-
dilu hustot mezi rovnikovym a poladrnim vétrem, nicméné ziskané hodnoty stéle
nebyly dost vysoké na to, aby vysvétlovaly husté disky okolo rotujicich horkych
B hvézd a také rychlosti toku v roviné rovniku ztstavaly i pfes znac¢né rotacni
rychlosti piili§ velké. Navic vyse uvedeni autofi, ale i néktei dalsi (napf. Ce-
niga a kol., 2008), zminovali numerické problémy pii vypoctech modelia vétri
s vysokymi rota¢nimi rychlostmi. Bjorkman & Cassinelli (1993) vyvinuli model
rotujicitho hvézdného vétru urychlovaného zarenim znamého jako WCD model.
Autofi zanedbali pusobeni gradientu tlaku plynu, jehoz pusobeni je vyznamné
pouze v tésné blizkosti hvézdy, takze na Castice vétru pusobi pouze centralni sily.
Pri urcité hodnoté rotac¢ni rychlosti hvézdy dochazi k vyraznému stlac¢ovani rov-
nikového vétru ¢asticemi vétru z obou hemisfér (wind compression), ¢imz se v ro-
viné rovniku vytvari velmi husty, pomalu odtékajici disk. Rozdil mezi rovnikovou
a polarni hustotou vétru dosahuje v tomto modelu 3 fady. Tyto vysledky potvr-
dili Owocki a kol. (1994), ktefi provedli 2D hydrodynamické simulace na zakladé
WCD modelu. Nicméné dalsi hydrodynamické simulace se zapoc¢tenim gravitac-
niho ztemnéni, neradialnich sil a okrajového ztemnéni (Cranmer & Owocki, 1995;
Owocki a kol., 1996) ukazaly, ze v roviné rovniku dochazi k potlaceni vzniku
hustého disku, ale naopak vznik4 husty vitr v polarnich oblastech. K podobnym
zavéram dospéli také Petrenz & Puls (2000), ktefi do svych hydrodynamickych
simulaci zahrnuli deformaci tvaru hvézdy v dusledku rotace a také obsazeni hladin

_14 -



KAPITOLA 1. UVOD

atomil a iontt vypocitanych z rovnic statistické rovnovahy pro presnnéjsi vypocet
zativé sily. Hustota polarniho vétru vychazela asi 15krat vétsi nez hustota vétru
rovnikového.

Protoze rotace samotnéa nedokazala vysvétlit velmi husté disky pomoci zarivé
hnanych hvézdnych vétru, hledaly se dalsi podpurné mechanismy. Pauldrach &
Puls (1990) studiem hvézdy P Cygni zjistili, ze zména efektivni teploty hvézdy,
elektronové teploty nebo stiedni hustoty vétru velmi blizko povrchu hvézdy vede
k prudkému nartistu optické hloubky vétru v Lymanové kontinuu, coz vede ke sko-
kovému rustu rychlosti ztraty hmoty hvézdy (bi-stability jump). Lamers & Paul-
drach (1991) zjistili, 7e pokud je zména optické hloubky podminéna rotaci, pak
pro urcity tthel mezi polem a rovnikem prudce naroste optickd hloubka ve vétru
v Lymanové kontinuu, coz vede k prudkému nartastu hustoty vétru smérem k rov-
niku. V disledku toho vznik& v rovnikové oblasti husty disk, zatimco v polarnich
oblastech CAK vitr, tzv. bi-stability wind. Ten je urychlovan ionty ve vysSich io-
niza¢nich stupnich, naproti tomu v oblasti rovniku v dusledku velké opacity pro
zafeni Lymanova kontinua ptispivaji k zatrivé sile nejvice ionty nizsich ioniza¢nich
stupiii. Pelupessy a kol. (2000) spocitali model hvézdného vétru se zapoc¢tenim
tohoto efektu, presto hustota vétru na rovniku dosahovala pouze asi 10krat veétsi
hodnoty nez hustota na polu.

Curé (2004) poprvé spocital model vétru velmi rychle rotujici hvézdy. V pred-
chozich modelech obsahujicich korekéni faktor (m-CAK modely) feSeni prochéazelo
kritickym bodem nachéazejicim se v tésné blizkosti hvézdy. Pro model velmi rychle
rotujici hvézdy Curé ukéazal, ze kriticky bod blizko hvézdy zanika, nicméné obje-
vuje se novy kriticky bod ve velké vzdalenosti od hvézdy. Vysledny model spojeny
s novym kritickym bodem predstavoval mnohem hustéjsi a pomalejsi vitr nez da-
val m-CAK model vétru. Madura a kol. (2007) potvrdili, Ze toto FeSeni nastava,
pokud rotac¢ni rychlost hvézdy piekroci tzv. prechodovou rotac¢ni rychlost. Hus-
tota rovnikového vétru dosahovala 100krat vys$si hodnoty v porovnani s polarnim
vétrem, ovSsem pouze v tésné blizkosti hvézdy, dile od hvézdy dosahoval pomér
hustot hodnoty o ¥fad mensi (Venero a kol., 2008). Zahrnuti bi-stability jevu (Curé
a kol., 2005) vedlo ke vzniku rovnikového disku, jehoz hustota byla 100krat vétsi
v celém vétru ve srovnéni s polarnim vétrem, piicemz blizko hvézdy dosahoval
pomér hustot 4 rady.
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Kapitola 2
ZAr1va sila

Pokud uvazujeme o zafeni, bézné uvazujeme situace, kdy je vyznamna pouze
energie zareni (svétlo, tepelné zareni, rentgen, atd.). Nicméné pii interakei zareni
s hmotou predava zareni hmoté nejen svoji energii, ale i hybnost. Déje se to
predevsim absorpci a rozptylem. V piipadé horkych hvézd vedou tyto procesy
ke vzniku hvézdného vétru hnaného zarenim. Kapitola pojednava o vypoctu zarivé
sily, kterou pusobi zafeni na hmotu.

Zariva sila v misté r, vyjadrena jako zafrivé zrychleni vztazené na jednotku
hmotnosti, je dana vyrazem

1 o0
Graa (1) = Z/o fg/ﬁ(r,n, v)I(r,n,v)ndQdy, (2.1)

kde x(r,n,v) je hmotnostni absorpéni koeficient!, opacita (obecné zahrnuje ab-
sorpci a rozptyl), I(r, n, v) monochromaticka intenzita zafeni, n jednotkovy vek-
tor ve sméru toku zafeni, ¢ rychlost svétla a d§2 prostorovy thel (Petrenz & Puls,
2000). Zarivou silu délime na dvé slozky: zafiva sila zpusobené zafenim kontinua,
zariva sila zpiusobend spektralnimi ¢arami.

2.1 ZAariva sila kontinua

Hlavnim zdrojem opacity v kontinuu v piipadé atmosfér horkych hvézd je rozptyl
fotont na volnych elektronech, tzv. Thomsoniv rozptyl. Muzeme piedpokladat, ze
tento rozptyl je izotropni a koherentni, tedy x(r, n,v) = ., kde v literatuie bézné
uzivand o, oznacuje opacitu pro rozptyl na volnych elektronech. Tim se podstatné
zjednodusuje vypocet zafivé sily (2.1). S vyuzitim vyrazu pro tok zafeni

F:/ Fydu:/ j{I(r,n)ndey (2.2)
0 o Ja

'V problematice hvézdnych atmosfér se dale setkdvame s absorpénim koeficientem kp = ,

piidemz plati, Ze 1/ je stfedni volna draha fotonu, [x] = ecm™1.
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KAPITOLA 2. ZARIVA SILA

dostavame pro zarivou silu zptisobenou zarenim kontinua vyraz

o F

grcad('r): - (2.3)

Ve sféricky symetrickém piipadé jsou nenulové pouze radidlni slozky prislusnych
vektori. Pro velikost zarivé sily tak plati:
gc B ool
rad ™ grr2e’
kde L, oznacuje zarivy vykon hvézdy.
Opacita pro rozptyl zareni na volnych elektronech zavisi na hustoté, chemic-
kém sloZeni a na stupni ionizace atomii ve vétru:

(2.4)

ne
Oe = 07—, (2.5)
p

kde o1 = 6.65.1072% cm? zna¢i Thomsontv Géinny priiez elektronu, n, elektro-
novou hustotu a p hustotu vétru. V nagich vypoctech se nezabyviame podrobné
vlivem zmén chemického slozeni hvézdného vétru na jeho fyzikdlni vlastnosti,
proto jsme uzili k vypoctu elektronové opacity vyraz:

1+ X
T 9
2mH

O =0 (2.6)
pficemz my = 1.67.10~2* g oznacuje hmotnost vodiku a X odpovid4d hmotnost-
nimu zastoupeni vodiku (pomér hmotnosti vodikovych atomt k hmotnosti vSech
atomii). Pro rané hvézdy Populace I vychazi 0.28 ¢ 'cem? < 0, < 0.35g7 ! cm?
(Lamers & Cassinelli, 1999). V na8ich modelech pifedpokladame, ze stupen io-
nizace ve vétru je neménny. Dale predpoklidddme, 7e pomér poctu atomu helia
k atomim vodiku je 1/10, a tedy X ~ 0.716. Dosazenim do (2.6) dostavame
0o ~ 0.34g ! cm?, coz nalezi do vySe uvedeného intervalu elektronovych opacit.
Zariva sila zpisobend zarenim kontinua, v ptipadé horkych hvézd, vyznamné

redukuje uc¢inky gravitacni sily na hvézdny vitr. Z toho diivodu se zavadi tzv. Ed-
dingtonuv faktor I' jako pomér mezi velikosti zarivé sily kontinua a sily gravitacni,
tedy:

B ool

~ AweGM,’

kde G = 6.67.10" 8 cm3s72g~! je Newtonova gravitacni konstanta a M, je hmot-
nost hvézdy. Pro hvézdu spektralniho typu O5V (model P-44, viz. tab. 5.1) vy-
chazi T' ~ 0.26, pro hvézdu B1V (model M-25, viz. tab. 5.1) T' ~ 0.02.

(2.7)

2.2 Zariva sila zpisobena c¢arami

Hvézdny vitr horkych hvézd je mnohem vyznamnéji urychlovan absorpci zareni
ve spektralnich carach. Pti¢in je hned nékolik.
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KAPITOLA 2. ZARIVA SILA

Urychlovani hvézdného vétru je v tomto pripadé velmi efektivni diky Dopple-
rovu jevu. Pokud totiz v atmosfére hvézdy existuje gradient rychlosti, pak ionty
ve vnéjsich pohybujicich se vrstvach mohou absorbovat fotosférické zareni, které
neni pohlceno vrstvami mezi fotosférou a danymi ionty, protoze vinova délka foto-
sférického zareni se v klidové soustavé ionti jevi Dopplerovsky posunuté do cer-
vené oblasti spektra. Dale horké hvézdy vyzatuji nejvice energie v ultrafialové
oblasti spektra. V této c¢asti spektra nachizime u horkych hvézd také nejvice
absorp¢nich ¢ar. Navic opacita ¢arovych piechodii je o nékolik radiu vyss$i nez
opacita pro rozptyl na volnych elektronech. VSechny tyto piic¢iny vedou k tomu,
7e zafiva sila mize velmi ac¢inné urychlovat hvézdny vitr horkych hvézd.

10 I
08

0.81-

=
-
T

g
_I.

Fraction of the Line Acceleration
[=d = =

e E - on

| | 1

=
ra
I

=
|

48 6

Log (Taff}

Obrazek 2.1: Podil raznych skupin iontu k zarivé sile v zavislosti na efektivni
teploté (Abbott, 1982).

K zarivému zrychleni nepfispivaji vSechny ionty stejnou mérou (Abbott, 1982).
Prispévek vybranych ionti k zarivému zrychleni v zéavislosti na efektivni teploté
ukazuje obrazek (2.1). Na prvni pohled je ziejmé, 7e piispévek absorpénich ¢ar
vodiku a helia jakozto prvki s nejvyssim zastoupenim v atmosférach hvézd k za-
fivé sile je velmi maly. Pfi¢inou je maly pocet absorp¢nich ¢ar téchto prvku a také
teplota povrchovych vrstev hvézdy, pii které je vodik plné ionizovany. V piipadé
helia jeho nejsilnéjsi ¢ara lezi sice ve vzdéalené UV oblasti, ale v této oblasti spektra
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KAPITOLA 2. ZARIVA SILA

je tok zareni z hvézdy velmi maly. Pro hvézdy s efektivni teplotou okolo 40 000 K
prispivaji nejvice ionty C, N a O. Pro hvézdy s teplotami okolo 25000 K roste
vliv tézsich iontu, coz je zptsobeno zejména naristajicim poc¢tem car s klesajici
teplotou.

Hvézdny vitr horkych hvézd neobsahuje pouze ionty, které se nejvice podileji
na urychlovani hvézdného vétru, ale také ostatni ¢astice, napft. ionizovany vodik.
Ve hvézdném vétru dochézi ke srazkdm iont urychlenych zafenim s ostatnimi na-
bitymi ¢asticemi prostiednictvim Coulombovské interakce. Podminkou pro efek-
tivni pfedavani hybnosti mezi ¢asticemi je, aby doba potiebna ke zpomaleni iontu
srazkami byla velmi mal& v porovnani s dobou, za kterou iont zisk& rychlost od-
povidajici termalni rychlosti (Lucy & Solomon, 1970). Pro hvézdy spektralniho
typu O a B je tato podminka dobie splnéna (Lamers & Cassinelli, 1999).

Z predchoziho je ziejmé, ze pro urceni zafivé sily zpusobené absorpci zareni
ve spektralnich ¢ardch iontu v daném misté ve hvézdném vétru je potieba spocitat
opacitu vSech ¢arovych ptrechodii riznych iontu, pricemz se miize jednat o stovky
tisic az miliony ¢ar (Pauldrach a kol., 2001).

K vypoctu zarivé sily je potieba znat tok zareni ptichazejici od hvézdy. Tok
zavisi na intenzité zafeni prichéazejici od hvézdy, ale také na absorpci a emisi
zafeni mezi hvézdou a mistem, kde tok pocitdme. Zménu intenzity zafeni zpiso-
benou §ifenim zafeni urc¢itym prostiedim, ve kterém muze dochazet k absorpci,
emisi i rozptylu zafeni, popisuje rovnice pienosu zafeni. V nerelativistickém, sta-
ciondrnim piipadé ma rovnice pienosu tvar:

n-VIr,n,v)=n(rnv)—x(rnv)(r,nv), (2.8)

kde n(r,n,v) znadi emisni koeficient a x(r,n,v) absorpéni koeficient (Mihalas,
1978). Bézné se muzeme setkat se zapisem rovnice ve tvaru

n-VIi(r,nv)=—x(r,nv)l(r,n,v)— S n,v), (2.9)

kde se zavadi zdrojové funkce S(7, n, ) jako podil emisniho a absorpéniho koefi-
cientu:

S(r,n,v) = % (2.10)

Formélni feSeni rovnice pfenosu miizeme zapsat ve tvaru:

I(r,v) = I(1y,v)e" (™) +/ S(t,v)e =) dt, (2.11)

1

kde veli¢inu 7 nazyvame opticka hloubka

7(z,v) = /OO x(2',v)dZ. (2.12)

Protoze 1/x znadi stiedni volnou dréahu fotonu, pak integral (2.12) urcuje pocet
stfednich volnych drah fotonu o frekvenci v podél zorného paprsku ve sméru z.
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Formalni feSeni rovnice pfenosu zafeni (2.11) se sklada ze dvou ¢leni, kde prvni
odpovida zatfeni zeslabenému absorpci od 7 k 71 a druhy odpovida prispévku
prostiedi mezi 75 a 7. I v tomto nejjednodussim pripadé je vypocet intenzity
zafeni v daném misté pomérné komplikovany, protoze k vypoctu intenzity je
potfeba znat nejen podminky v misté, kde intenzitu pocitame, ale také celkovou
absorpci mezi fotosférou a danym mistem.

Nicméné pro piipad pohybujiciho se prostfedi je mozné aproximativnim pii-
stupem, ktery nazyvame Sobolevova aproximace, ziskat velmi jednoduchy vztah
pro vypocet intenzity zareni. Nejprve popiseme oblast, kde dochézi k absorpci za-
feni, potom aplikujeme Sobolevovu aproximaci na vypocet optické hloubky a na-
konec spocitdme zafivou silu v této aproximaci. Pii dalsim odvozovani vztahu
pro zafivou silu vychazime z publikace Lamers & Cassinelli (1999), podrobnéjsi
popis je mozné najit v disertaci Krticky (2001).

2.2.1 Interakéni oblast

UV spektra horkych hvézd naznacuji, ze se v jejich okoli vyskytuji rozpinajici se
obélky pohybujici se rychlostmi a7 tisice km/s (Groenewegen a kol., 1989; Snow
a kol., 1994). Miuzeme tedy predpokladat, ze ve hvézdném vétru existuje gradient
rychlosti. Déle plati, Zze spektralni ¢ara ma nenulovou sitku. Pak foton vyzareny
z fotosféry je absorbovan danym c¢arovym prechodem pouze v urc¢itém intervalu
vzdalenosti od hvézdy, kterou nazyvame interakéni oblast ¢ary.

Vzhledem k nizké hustoté hvézdnych vétru predopkladame gaussovsky profil
spektralni ¢ary, ktery je utvaien tepelnymi pohyby iontii:

S(Av)d(Av) = “(£5) a(an), (2.13)

1
——e
\/7_TAVD
kde ¢(Av) znadi profil ¢ary se stfedem v Av = v — 1y = 0 a Avp je Dopplerovska
Sitka cary

Yo
AI/D = —Vth, (214)
c

kde vy, oznacuje stfedni tepelnou rychlost ionti. Profil je normalizovany:

/ o(Av)d(Av) = 1. (2.15)
Pro opacitu ¢arového prechodu mezi hladinami [ a u s frekvenci vy vybraného
iontu s hmotnosti m,; plati:

we?

K(v)p = kipd(Av) =

fing {1 . @ﬂ} d(Av), (2.16)

mecC ny gy

kde x; znaéi opacitu ve stfedu ¢ary, m, = 9.11.1072® g hmotnost elektronu, e
naboj elektronu, n,, n; a g,, g; oznacuje ¢iselné hustoty iontu na hladinach w, [
a jejich prislusné statistické vahy, f; silu oscilatoru.
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Obréazek 2.2: Interak¢ni oblast ¢ary Ao = 123.9nm pro iont, ktery se nachézi
ve dvou riznych vzdalenostech od hvézdy: 1.39 R, a 5.3 R,. Parametry modelu:
T =36000K, R, = 7.5 Ry, sitka ¢ary —3.0 Avp.

Predpokladejme, ze z fotosféry k pozorovateli je podél paprsku ve sméru z,
ktery svird s radialnim smérem uhel €', vyzaren foton s frekvenci v;. Déle pred-
pokladame, Ze iont v atmosféfe v radidlni vzdalenosti » od hvézdy ma rychlost
v(r), jejiz projekce do sméru §iteni fotonu je v, = pwv(r) = v(r)cos(d). Pokud
budeme piedpokladat, ze polositka ¢ary odpovida Dopplerovské §itce (2.14), pak
je foton absorbovan ve vétru iontem pravé s takovou rychlosti v,, kdy frekvence
fotonu diky Dopplerovu posuvu spadé do intervalu frekvenci odpovidajici dvojna-
sobku Dopplerovské sitky ¢ary. Absorpce fotonu probiha v klidové soustavé iontu,
pominka pro frekvenci fotonu, pro kterou dojde k jeho absorpci, ma tvar:

vy — Avp < 15(1 —v,/c) < vy + Avp. (2.17)

Tato podminka vymezuje frekvence fotonu vyzatrenych z fotosféry tak, aby byly
absorbovany konkrétnim ¢arovym prechodem iontu ve vétru. Oblast, ve které do-
chéazi k absorpci fotont, nazyvame interak¢ni oblast ¢ary. Analogicky je mozné
fici, ze dany foton z fotosféry je absorbovéan ionty pohybujicimi se v ur¢itém in-
tervalu rychlosti, coz pii daném gradientu rychlosti ve vétru vymezuje velikost
interakéni oblasti. Obréazek 2.2 znazornuje velikost interak¢ni oblasti pro tyto pa-
rametry modelu: 7' = 36 000 K, vy, ~ 30km/s, A\g = 123.9nm (odpovida p¥iblizné
¢are Nv), sitka ¢ary 3 Avp (pro takto zvolenou §ifku ¢ary dosahuje absorpéni
koeficient na kiidlech ¢ary asi 1/10 hodnoty ve stiedu ¢ary). Dale predpokla-
ddme ve hvézdném vétru rychlostni pole v(r) s kladnym gradientem rychlosti.
P#i urychlovani hvézdného vétru dochézi k posuvu frekvence, na které iont ab-
sorbuje zatfeni. Ve vétsich vzdalenostech od hvézdy, kde se iont pohybuje vysokou
rychlosti (maly gradient rychlosti), je oblast absorpce ¢arového prechodu rozsahla,
od 4.7 R, do 6.2 R,. Naproti tomu blizko hvézdy se ionty pohybuji relativné po-
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malu (velky gradient rychlosti), oblast absorpce ¢ary je uzka, 1.36 R, — 1.42 R,.

2.2.2 Sobolevova aproximace

Velikost oblasti, kde dochézi k absorpci fotosférickych fotont, zavisi na dvou fak-
torech. Prvnim z nich je Sitka ¢arového piechodu iontu. Sfice carového prechodu
odpovida diky Dopplerovu jevu interval rychlosti iontii, na kterém jsou schopny
absorpce. Cim je 8itka absorpéni ¢ary uzsi, tim je mensi i oblast, ve které dochézi
k absorpci. Druhym faktorem ovliviujicim velikost interakéni oblasti je gradient
rychlosti ionti ve hvézdném vétru. Pro malé hodnoty gradientu rychlosti je inter-
akeni oblast pomérné §irokd (viz obr. 2.2). Pokud je gradient rychlosti velky, je
interak¢ni oblast velmi izké, profily ¢ar se blizi  —funkci. Tim se velmi zjednodu-
Suje vypocet intenzity zafeni, protoze nyni intenzita zavisi pouze na podminkach
v bodé, ve kterém intenzitu poc¢itame. Zjednoduseni nazyvame Sobolevovou apro-
ximaci (Sobolev, 1960).

Nejprve vyjadiime optickou hloubku pro foton s frekvenci vy podél paprsku
ve sméru z:

T(z1,0¢) = /OOH(Z, v)p(z) dz. (2.18)

1

S uzitim rovnice (2.16) dostavame pro optickou hloubku:

(21, 15) = i / jonl(z) {1 _ ml2) ﬂ} o(Av) dz. (2.19)

MeC (%) Gu

V Sobolevové aproximaci povazujeme profily ¢ar za d—funkce, danym c¢arovym
prechodem je tak absorbovan foton s konkrétni frekvenci a vzhledem k rychlosti
konkrétniho iontu nastavi absorpce pouze v jediném bodé ve hvézdném vétru.
Nebo k absorpci fotonu dojde pravé tehdy, kdyz frekvence fotonu vyzéareného
z fotosféry (1) je Dopplerovsky posunuta diky pohybujicimu se iontu (v,) pravée
do stfedu ¢arového piechodu iontu (14). Poloha Sobolevova bodu rg, kde dochazi
k absorpci fotonu, je dana podminkou vy = 14(1 — v,(rs)/c), pFicemZ pro piesné
urc¢eni polohy je potieba znat rychlostni pole. Pro optickou hloubku v Sobolevové

aproximaci tak plati:
dz
Sob
= — . 2.20
T (Zl,l/f) K’lp (dAI/) ( )

Protoze v < ¢, plati v ~ 1y a podminku pro absorpci fotoni (2.17) muzeme
prepsat do tvaru:

C

Av =y (1 - “U(T)) AN %;w(r). (2.21)

Dosazenim do (2.20) dostavame pro optickou hloubku v Sobolevové aproximaci
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vyraz:

d(po)] ™" ¢ Kip
) © . (2.22)
I PGB

V obecném piipadé obsahuje vyraz pro optickou hloubku v Sobolevové aproximaci
projekci gradientu rychlosti do sméru $ifeni zafeni (Rybicki & Hummer, 1978)

tedy
c Kip

v V(n-o)]

S vyuzitim (A.30) dostavame v radidlnim sméru (u = 1) pro optickou hloubku
v Sobolevové aproximaci vyraz:

5P (1y) = (2.23)

Sob _ ¢ kip
7% (1) = ” [dv—(r)] :
dr

(2.24)

Sobolevova opticka hloubka je nepfimo imérna gradientu rychlosti ve hvézdném
vétru, coz potvrzuje i vyse uvedeny piiklad.

Pro velky gradient rychlosti ve vétru je oblast, ve které dochézi k absorpci
fotoni, pomérné tzkd a optickd hloubka prostiFedi je mala. Naopak pro maly
gradient rychlosti je oblast, ve které dochazi k absorpci fotont, znacné Sirokéa
a opticka hloubka prostredi je velka. Ve skuteCnosti profil ¢ary neni d—funkci,
ale méa nenulovou sitku diky nenulové tepelné rychlosti iontii. K absorpci fotont
tak nedochézi pouze v jediném bodé ve hvézdném vétru, ale v urc¢itém intervalu
vzdalenosti (viz § 2.2.1). Definujme tzv. Sobolevovu délku Lg,, jako vzdélenost,
na které dochéazi ke zméné rychlosti vétru o hodnotu tepelné rychlosti ve sméru z
svirajici s radidlnim smérem thel 0, tedy

Lep = —th_ (2.25)

Jestlize se parametry hvézdného vétru méni na vzdélenosti mnohem delsi nez je
Sobolevova délka, pak muzeme uzit Sobolevovy aproximace. Pokud za charakte-
ristickou délku zvolime vzdalenost, na které se méni napf. hustota vétru (Owocki,

1990), pak plati:

v v
Ipp ~ @ > é; = LSob- (226)

dr dr dr

H =

Odtud je ziejmé, ze Sobolevova aproximace je dobrym pfiblizenim ve vétru tam,
kde jeho rychlost vyznamné piekracuje rychlost zvuku. Z divodu velkych gradi-
entl rychlosti v pripadé vétri horkych hvézd je tak uziti Sobolevovy aproximace
vhodnou aproximaci. Porovnani zarivé sily vypoctené za pouziti Sobolevovy apro-
ximace a ptimého vypoétu provedli PPK nebo Krticka & Kubat (2010). Jejich vy-
pocty ukazaly velmi dobrou shodu zejména ve vzdalengjsich oblastech od hvézdy.
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2.2.3 Zariva sila v Sobolevové aproximaci

V predchozim oddile jsme ukazali, Ze pro dany carovy prechod a foton vyzareny
z fotosféry nedochazi v pripadé velkych gradientii rychlosti k interakci zatreni
s hmotou v celém vétru, ale pouze v ur¢itém bodé ve vétru. Sobolevova aproxi-
mace tak znamené velké zjednoduseni pii feSeni rovnice pienosu zaieni. V nasich
uvahach neuvazujeme rozptylené zafeni, odpovidajici ¢len feSeni rovnice pienosu
(2.11) zanedbavame.

Predpokladejme, ze hvézda zaii jako homogenni disk (zanedbavame okrajové
ztemnéni, 19(u,v) = I9(v). Pro intenzitu zafen{ ve vzdélenosti r ve hvézdném
vétru plati:

IC(ve)e™em) |y, < < 1,

ron = { el (227)

kde
f, = cost, = \/1— (R,/r)? (2.28)

odpovida maximalnimu thlu, ze kterého dopada zaieni z hvézdy do mista ve vzda-
lenosti r ve hvézdném vétru a 7(v, u) oznacuje optickou hloubku ¢arového pie-
chodu iontu:

" dz
T(vp, p) = /f f/‘f,(l/f)p dz = Rkyp (m)
otos

kde

Av(r)
/ H(Av) d(Av) = 7(10) (A,
Av(fotosf)
(2.29)

Av(r)
®(Av,) = / o(Av)d(Av), (2.30)
Av(fotosf)
piicemz Av,, = vy — (1 + pv(r)/c). Predpokladame, Ze ve fotosféie nedochézi
k absorpci zafeni, tedy plati 1€(v5) ~ I€(14). Pro intezitu zafeni ve vzdalenosti r
tak plati:
I(vg, ) = I€(vg)e (02 (A0, (2.31)

Nyni miizeme piistoupit k samotnému vyrazu pro zafivou silu (2.1). Po do-
sazeni hmotnostniho absorpéniho koeficientu (2.16) a intenzity zareni odvozené
v Sobolevové aproximaci (2.31) obdrzime vyraz pro zafivou silu zptisobenou ab-
sorpci zafeni ¢arovym pirechodem iontu s frekvenci v;:

Grad(r) = 2 / jq{ P(Av)e TEAITC (1 1)ndQ dv. (2.32)
¢ Jo Ja

S vyuzitim (2.30) dostéavame:

_ —7(n)
rad (7 —_—%71 n, v)nds. 9.
g d( ) c Jo (Vl) ( Vl) ( 33)
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K zarivé sile prispivd velmi mnoho c¢arovych prechodu ruznych ionti, jak jsme
diive zminili. Proto vyraz pro zarivou silu se¢teme pres vSechny ¢arové prechody
a ve sféricky symetrickém piipadé dostavame:

1 e_T(Vl)

2m 11—
L ¢
2 E I - -
rad = 7, ; al =) /,L (1)

Dosud jsme piedpokladali, 7ze zafeni z fotosféry s frekvenci 1, odpovidajici frek-
venci ¢arového piechodu iontu neni v misté = ovlivnéno jinym carovym piecho-
dem. Ve skute¢nosti tomu tak neni. Spektralni ¢ary horkych hvézd jsou rozlo-
zeny velmi nerovnomérné. Maly pocet ¢ar se nachézi ve viditelné oblasti spektra
(O hvézdy), naopak velky pocet ¢ar se nachazi v intervalu 30nm < A\ < 60nm
u O hvézd, 100nm < A < 300nm u B hvézd. V téchto intervalech dochézi k pie-
kryvu spektralnich ¢ar. Navic foton muze byt absorbovan a opét emitovan ve vétru
ruznymi ¢arovymi pirechody raznych iontu. Efekt nazyvame vicenésobny rozptyl.
Puls (1987) vypo¢ital, ze zahrnuti tohoto jevu do vypoctu zarivé sily snizuje v né-
kterych piipadech jeji velikost asi o (10—30) %. Pfesto jev vicenasobného rozptylu
i prekryvu ¢ar zanedbavame, v modelech hvézdnych vétru se jedna o casto pou-
zivanou aproximaci.

i dp. (2.34)

2.3 CAK aproximace

Vyraz pro vypocet zafivé sily (2.34) vyzaduje znalost zafivého pole a opacit vSech
¢arovych prechodu iontu. K tomu je potfeba vypocitat obsazeni hladin a stupné
ionizace pro velké mnozstvi hladin v atomech. Velké zjednoduseni pii vypoctu
intenzity zareni predstavuje uziti Sobolevovy aproximace. Nyni je potieba vypo-
radat se s velkym mnozstvim ¢arovych prechodu.

Ve vyrazu pro optickou hloubku ¢arového prechodu (2.24) se vyskytuje soucin
p(dv/dr)~!, ktery nezavisi na konkrétni ¢are, ale je pro vSechny cary stejny. CAK
zavedli parametr odpovidajici optické hloubce, ktery nezavisi na opacité v dané
Care:

orel dv\
t=-=2 = gt/ — 2.35
oo () (239

kde v CAK teorii bézné uzivana hodnota o%¢/ = 0.325cm? g~ je referen¢ni hod-
nota opacity pro rozptyl na volnych elektronech (Abbott, 1982). Zafivou silu
zpusobenou absorpci ve spektralnich carach iontu vyjadrili pomoci zativé sily
zpusobené rozptylem zafeni na volnych elektronech (2.4):

g}ad = M(t)ggm (236)

kde funkce M(t) vyjadiuje ptispévek viech ¢arovych prechodi. CAK funkei M ()
spocitali pouze pro iont CIiI, pricemz obsazeni hladin spocitali za predpokladu
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platnosti LTE. Zastoupeni iontu C 111 vzhledem k H uvazovali jako soucet abun-
danci C, N a O. Pro ruzné hodnoty optické hloubky ¢ spocitali funkci M(t)
a ziskali velmi jednoduchy fit:

M(t) = kt™*, (2.37)

kde konstanty k£ a « nazyvame multiplikativni konstanty zarivé sily. Dosazenim
(2.37) do (2.36) a s vyuzitim (2.35) a (2.4) dostavame CAK model zafivé sily, pro

jejiz velikost plati:
ol [, k 1do, \“
Iiad = 15 T ). (2.38)
4mric (e v )™ \ P dr

2.3.1 RozSsireni pro vice atomii

CAK odvodili zafivou silu pouze pro CIII, nicméné na urychlovani hvézdného vé-
tru se podili absorpce v ¢arach ruznych atomi v riizném stupni excitace a ionizace.
Tento fakt poprvé aproximativné zohlednil Abbott (1982), ktery piedpokladal io-
niza¢ni rovnovahu mezi fotoiniza¢nimi procesy zavislymi na toku zafeni a procesy
zafivé rekombinace zavislymi na elektronové hustoté. Funkei (2.37) rozsitil o dalsi
faktor, tedy 5
o (107 em?n,

M(t) = kt ( W ) , (2.39)
kde ¢ je dalsi multiplikativni konstanta zativé sily (Abbott, 1982) a W (r) ozna-
cuje faktor ziedéni, ktery vyjadiuje pravdépodobnost toho, Ze foton emitovany
ve vzdalenosti r od hvézdy dopadne na hvézdu, pricemz plati:

W(r):% - 1—(—)2 | (2.40)

Dosazenim (2.39) do (2.36) dostavame:

oL,k 1070, \° /1do, \®
fha = (%) (C5) (241

47rie (ggefvth)a ; dr

Narozdil od CAK, ktefi spocitali parametry zarivé sily pouze pro iont C 111, vyjad-
il Abbott parametry k, a a d se zapoc¢tenim absorpci ve spektralnich ¢arach prvki
od H po Zn v ionizac¢nich stupnich 1aZ vi. Ve vyrazu pro optickou hloubku (2.35)
vystupuje tepelna rychlost atomu piispivajich k urychlovani hvézdného vétru. Ab-
bott pro své vypocty zvolil tepelnou rychlost atomu vodiku, na kterou jsou jeho
parametry k a o« normovany:

2kpTog

= 2.42
Uth ma ; ( )

kde kg = 1.38.107 % gecm?s 2K ™! je Boltzmannova konstanta.
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2.3.2 Parametry zarivé sily v LTE a NLTE

Soubor spektralnich ¢ar prispivajicich k zarivé sile je aproximativné urc¢en trojici
parametriu k, a a ¢, pri¢emz parametr k odpovida poc¢tu c¢ar, které jsou silnéjsi
nez urcitd hodnota, parametr oo odpovida poméru mezi opticky tenkymi a opticky
tlustymi ¢arami a parametr § popisuje zmény v ionizaci ve vétru v dusledku zmén
ve fotoionizaci a zafivé rekombinaci (Kudritzki a kol., 1989). Parametry zafivé
sily v. CAK aproximaci jsou urceny jako vhodny fit pro vypocet zarivé sily, ktera
zavisi mimo jiné jak na poli zafeni, tak na obsazeni hladin jednotlivych atomu.
Zafivé pole lze vypocitat z rovnice pienosu zafeni (2.8).

Pro vypocet obsazeni hladin se pouzivaji dva velmi rozsitené piistupy. V prv-
nim z nich se predpoklada, 7e se atmosféra nachazi ve stavu tzv. lokdlni termo-
dynamické rovnovahy (LTE). V tomto ptipadé se pro vypocet obsazeni hladin

Tabulka 2.1: Hodnoty parametru k, a a  pro teplotu Tog = 30000 K.

k o 1) Pocet ¢ar Zdroj
0.0076 0.742 — ~ 103 CAK
0.2220 0.561 0.107 250000 Abbott (1982)
0.1700 0.590 0.090 PPK

0.3750 0.522 0.099 520000  Shimada a kol. (1994)

pouziva Boltzmannovo a Sahovo rozdéleni. Ve druhém piipadé se pro vypocet
obsazeni hladin pouziva rovnic statistické rovnovahy. Druhy pristup, oznac¢ovany
jako NLTE, je pfesnéjsi zejména v takovém piipadé, kdy obsazeni hladin je ur-
¢ovano vice zafivymi nez srazkovymi procesy (Mihalas, 1978). Hodnoty parame-
tru k, «, 0 spoc¢tené ruznymi metodami ukazuje tabulka 2.1, pfi¢em?z parametry
jsou spocitany pro teplotu Teg = 30 000 K. Ruzné hodnoty trojice parametri jsou
také dany mnozstvim zapoctenych car.

2.3.3 Neradialni zarivé pole

Zativou silu jsme dosud odvozovali pro pripad, 7ze se nachdzime daleko od hvézdy,
kdy hvézda zafi jako bodovy zdroj. Toto ptiblizeni ov§em neplati, pokud se na-
chazime blizko hvézdy. Zde se totiz velice silné uplatiuje neradialni charakter za-
fivého pole. Zarivou silu pro pripad hvézdy zarici jako rovnomérné jasny disk po-
prvé uvedli CAK, nicméné prvni hydrodynamické modely s neradidlnim zafivym
polem spocitali nezavisle na sobé PPK a Friend & Abbott (1986). Po pfesnéjsi
uhlové integraci se ve vyrazu pro zafivou silu objevuje multiplikativni faktor Dy,
pro ktery plati:

(1 + O.)a+1 _ (1 + o.ui)chLl
(1= p2)o(l +0)° (1 +a)

Dy = , (2.43)
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kde o zavadime dle Castor (1974):

dlnw(r)

dlnr

~1 (2.44)

g =

Zapoctenim neradidlniho zafivého pole ziskdvame pro zéativou silu vztah, ktery
pouzivame v naSich vypoctech a ktery je v literatuie oznacovany jako m-CAK
model zarivé sily:

orfL, Dk [(1071n\° /1dv, \“
Grna = — ( o ) ( ) . (2.45)

47rie (o6 vy )@ ; dr

Zahrnuti m-CAK modelu zativé sily do vypocti vede k vyraznému zpiesnéni
vysledki modelovani hvézdného vétru. Na obrazku 2.3 (dole) je znazornéno po-
rovnani CAK modelu a m-CAK modelu hvézdného vétru s pozorovanim. Model
oznaleny "pozorovani" je spo¢itan pomoci f—zakona (3.21) na zékladé znalosti
kone¢né rychlosti hvézdného vétru (viz § 3.1) odvozené z pozorovani. V tésné
blizkosti hvézdy je zarivé pole velmi silné neradidlni a tak CAK model zafivé
sily (2.38) jeji velikost oproti skute¢nosti nadhodnocuje (viz obr. 2.3, nahofe).
M-CAK model zafiveé sily (2.45) jeji velikost v této oblasti redukuje. Mensi zariva
sila vede k mensimu toku hmoty z hvézdy, dochazi k urychlovani mensiho mnoz-
stvi materialu, coz vede k vyS$im rychlostem hvézdného vétru ve srovnani s CAK
modelem.
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Obrazek 2.3: Nahote: Porovnani CAK modelu a m-CAK modelu zétivé sily. Dole:
Srovnani CAK modelu a m-CAK modelu hvézdného vétru s modelem ziskanym
pomoci f—zakona (v grafu oznaceno jako "pozorovani"), kde 5 = 0.8, a kone¢né
rychlosti hvézdného vétru odvozené z pozorovéani, v,, = 2600km/s. Oba grafy
vypocitany pro parametry hvézdy odpovidajici modelu P-40 z tabulky 5.1.
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Hydrodynamické rovnice

Abychom ziskali model hvézdného vétru, je potieba vyfresit soustavu hydrody-
namickych rovnic. V naSem piipadé se zajimame o stacionérni, jednorozmérny,
osové symetricky, jednoslozkovy, izotermicky hvézdny vitr, proto soustava hydro-
dynamickych rovnic je tvofena dvéma rovnicemi: rovnici kontinuity a pohybovou
rovnici; rovnici pro energii neuvazujeme. Hvézdny vitr pokladame za idealni teku-
tinu, na ¢astice vétru pusobi gradient tlaku plynu, dale gravitacni sila a zariva sila
zpusobené rozptylem zareni na volnych elektronech a absorpci zaieni ve spekt-
ralnich carach. V disertac¢ni praci se zamérujeme zejména na to, jakym zptisobem
ovliviuje rotace hvézdy hvézdny vitr. Hvézdnou rotaci zapocitidvame za pred-
pokladu platnosti zdkona zachovani momentu hybnosti. VIiv magnetického pole
hvézdy a viskézni sily v nasem modelu zanedbavame.

3.1 Soustava rovnic

Stav pohybujici se tekutiny charakterizujeme nasledujicimi veli¢inami: rychlost v,
hustota p a tlak p; ostatni termodynamické veli¢iny mizeme urcit ze stavové
rovnice. Zajima nas stav proudéni v urc¢itém misté v prostoru, proto vyuzijeme
k popisu proudéni Euleriiv piistup!, hydrodynamické rovnice pro pohyb kontinua
tak maji v obecném piipadé tvar (Landau & Lifshitz, 1987):

dp . -

n +div(pv) = 0, (3.1)
ov 1
s +(v-V)v = —;gradp +g, (3.2)

pfi¢em? rovnice (3.1) je rovnice kontinuity a rovnice (3.2) pohybova rovnice a kde

g oznacuje vnéjsi sily pusobici na c¢astice vétru a plati: g = ggd + grLad + Ggravs

kde gg 4 0znacuje zéarivou silu zptisobenou rozptylem zareni na volnych elektro-
L -~ ; o PSS £ 2 v .z

nech, g,-, zafivou silu zpusobenou absorpct zareni ve spektralnich carach a g,,,,

!Druhou moznosti popisu pohybu kontinua je Langrangeiv piistup, kdy stav pohybujici se
tekutiny vySetfujeme vzhledem ke zvolené ¢astici.
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gravita¢ni silu (vSe vztazeno na jednotku hmotnosti). Mezi zikladni hydrody-
namické rovnice patii jesté rovnice pro energii, ale protoze se zabyvame pouze
izotermickymi hvézdnymi vétry, tuto rovnici neuvazujeme.

Hvézdny vitr horkych hvézd mizeme z divodu jeho nizké hustoty a vysoké
teploty aproximovat modelem idealniho plynu. V takovém piipadé plati stavova
rovnice pro idealni plyn:

p=a’p, (3.3)

kde a znaci izotermickou rychlost zvuku,

2 _ RT

a (3.4)

m

kde R = 8.31.10" gem? s~ 2 K ! mol je molarni plynova konstanta a 7 je st¥edni
atomova hmotnost ¢astic vyjadiena v hmotnostech atomu H (béZné se tato ve-
licina oznacuje pismenem g, kvili mozné zdméné se smérovym thlem znac¢ime
jinak). Pro plné ionizovany plyn slune¢niho slozeni je m = 0.602 (Lamers &
Cassinelli, 1999).

A7

Q<V

X

Obrazek 3.1: Soustavu rovnic feSime ve sférickych soufadnicich se stfedem v cen-
tru hvézdy.

Soustavu rovnic ve vektorovém tvaru (3.1)-(3.2) prevedeme do sférickych sou-
fadnic (viz obr. 3.1), jednotlivé sily maji ve sférickych soutadnicich nésledujici
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slozky: ggld = (ggd,o,()), gi;d = (g}ad,o,()) & Gerav — (_ggraV7070); kde grcad je

uréena vztahem (2.4), g, vyrazem (2.45) a pro velikost gravitacéni sily plati:

G M.,

Ggrav =
g T2

(3.5)

Gravitac¢ni sila je zna¢né redukovana u¢inky zativé sily kontinua (viz § 2.1), proto
se bézné zavadi efektivni hmotnost hvézdy Meg = M. (1 — I'). Vztah pro gravi-
tacni silu (3.5) a zafivou silu kontinua (2.4) tak muzeme s vyuzitim (2.7) zapsat
do jednoho vyrazu:

GM,(1-T)

r2

Jeft — (36)

3.2 Aproximace

Nez se zactneme zabyvat dalsimi upravami soustavy rovnic (3.1)-(3.2), zavedeme
zjednodusujici predpoklady, které vyrazné usnadni nalezeni jejiho feSeni.

e Jednorozmérny model vétru. Hydrodynamické vicerozmérné modely hvézd-
ného vétru nabizeji readlnéjsi pohled na danou problematiku, protoze umoz-
nuji zapocitat jevy, které v piipadé jednorozmérnych hvézdnych vétru ne-
jsou mozné. Presto i jednoduchy jednorozmérny model dokize velmi dobte
posat hvézdny vitr v jeho zdkladnich charakteristikich. Déale diskutovano
v § 3.3.

e Stacionarni model vétru. Casové zavislé modely jednorozmérného izotermic-
kého vétru se zafivou silou vyjadfenou v Sobolevové aproximaci (Owocki a
kol., 1988; Votruba, 2006) vedou k feSeni, které svymi zakladnimi charakte-
ristikami odpovida ¢asové nezavislym modelum. Modely s obecnéjsi zafivou
silou (Owocki a kol., 1988) vedou k nestabilnim FeSenim.

e Izotermicky vitr. Srovnani vysledkii modelu izotermického a neizotermic-
kého hvézdného vétru (PPK) ukézalo velmi podobné vysledky. Neizoter-
mickymi modely vétru se zabyval také (Krticka & Kubat, 2001). Pfedpo-
kladem izotermického hvézdného vétru odpadd nutnost feSit rovnici pro
energii. V naSem modelu predpokladame T'(r) = Teg.

e Jednoslozkovy vitr. Dvouslozkovy model hvézdného vétru horkych hvézd
(Krticka & Kubat, 2000) ukézal, ze pro hvézdy s malou hodnotou rychlosti
ztraty hmoty (~ 107'? Mg, /rok) dochazi k prudkému poklesu rychlosti vé-
tru v jejich blizkosti v porovnani s jednoslozkovym hvézdnym vétrem; pro
hvézdy s velkou hodnotou rychlosti ztraty hmoty (~ 107% Mg /rok) se oba
modely shoduji. V piipadé O a B hvézd tak mizeme hvézdny vitr dobte
aproximovat jednou slozkou.
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e Zanedbéni viskozity. Pokud se na problematiku vnitiniho odporu prostiedi
podivame z pohledu Reynoldsova ¢isla, pak v ptipadé vétri horkych hvézd
nabyva toto ¢islo velmi vysokych hodnot, coz odpovida zanedbatelnému
vlivu tiecich sil (Castor a kol., 1976). Navic tiislozkovy model hvézdného
vétru se zahrnutim viskoznich sil (Krticka & Kubat, 2001) ukazal, 7e pro
hvézdy s relativné vysokou hustotou toku, vysokou hodnotou rychlosti ztra-
ty hmoty, je efekt zanedbatelny a vysledky modelu jsou velmi podobné
vysledkum jednoslozkového modelu. Pro hvézdy s nizsi hustotou toku se
viskozni sily projevuji vyraznéji, vedou k hustsimu a pomalejSimu toku.
Zanedbani tohoto jevu pro O hvézdy a rané B hvézdy je tak relevantni.

e Zanedbéani magnetického pole. Studium modeli hvézdnych vétri se zahrnu-
tim magnetického pole (Friend & MacGregor, 1984; MacGregor a kol., 1992)
ukazalo, Zze intenzita magnetického pole mensi nez 100 G nijak vyznamné
neovliviiuje dynamiku hvézdného vétru. U nékterych horkych hvézd se po-
darilo identifikovat magneticka pole i mnohem silngjsi (Donati a kol., 2002),
které jiz dynamiku hvézdného vétru ovliviiuji. Ud-Doula & Owocki (2002)
magnetohydrodnamickymi simulacemi ukazali, ze pro piipad veleobra typu
OB vlivem magnetického pole dochazi k nariastu hustoty a poklesu rych-
losti toku v oblasti rovniku. Magnetické pole miize navic vyrazné prispivat
ke ztraté momentu hybnosti hvézdy (Ud-Doula a kol., 2009), coZ napf. v pii-
padé chemicky pekulidrni hvézdy spektralni tFidy B2 vede ke zpomalovani
hvézdné rotace az o ~ 0.5s/rok (Mikulasek a kol., 2008). Protoze vSak mag-
netické pole horkych hvézd je pozorovano velmi ziidka, jeho vliv v naSich
vypoctech zanedbavame.

S ohledem na tato zjednoduSeni upravime déale soustavu rovnic (3.1)-(3.2).
Protoze nas zajimaji pouze stacionarni, ¢casové nezavisla feseni, polozime v sou-
stavé rovnic (3.1)-(3.2) 9/0t = 0. S vyuzitim vyrazu (3.6) a (A.39)-(A.41) dosta-
vame:

1

ma—gb(ﬂ%) = 0, (3.7)

0 )
rsind %(pvg sinf) +

O, vpdv,  vg? w2 vy Ov, 10p

, o T 2 g —glky = 0, (38

ar T r T rend [3l0) +p8r+gﬂ Jrad 0, (38)
Ovg Vg Ovg Vgt vy Ovg  wvycosl 1 0p

e A ke o 0Tl —L — 0, 39

U ar * r 00 * r +rsm6 0¢  rsind U¢+7’p39 0. (3.9)

vy vp Ouy vy Ovy  vgcosl L 1L op _ 0.(3.10)

vr or r 00  rsinf 0o reing 0 r 'r’psinﬁﬁ_gb

Nyni provedeme dalsi zjednoduseni soustavy rovnic. Omezime se jednoroz-
mérny model (0/00 = 0, 0/0¢p = 0) a budeme vySetFovat zakladni vlastnosti
hvézdného vétru v roviné rovniku (6 = 7/2), kde se nejvyraznéji projevuji ucinky
rotace hvézdy na hvézdny vitr. Nepredpoklddame zadny pohyb ve sméru od polu
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k rovniku (v, = 0). S vyuzitim stavové rovnice (3.3) dostavame soustavu rovnic
v tomto tvaru:

10

2 _
725(7“ pvr) = 0, (3.11)
o, wvg? a*dp GM,(1-T)
: S T ik S A = 0. 3.12
or r + p or + r2 Jrad ( )

Resenim soustavy hydrodynamickych rovnic (3.11)-(3.12) ziskdme profil rych-
losti a hustoty vétru, v,.(r) a p(r), hvézdného vétru. Mezi globélni charakteristiky
hvézdného vétru patii rychlost ztraty hmoty (mass loss rate), M, a tzv. konefn4
rychlost hvézdného vétru (terminal velocity), v.. Rychlost ztraty hmoty udava
mnozstvi hmoty, které hvézda ztraci za jednotku c¢asu. Pro O hvézdy se setkavame
s hodnotami az 1075 M, /rok, nicmén& M miize nabyvat hodnot i o nékolik fad
mensich (Mokiem a kol., 2007). Kone¢na rychlost hvézdného vétru udava rychlost
vétru ve vzdalenosti » — oo. V piipadé O hvézd dosahuje rychlost nékolik tisic
km/s (Puls a kol., 2006), u B hvézd pouhych né&kolik desitek km/s (Zickgraf a
kol., 1996). Rychlost ztraty hmoty snadno urc¢ime integraci rovnice (3.11):

47r?pv, = M = konst. (3.13)

3.3 Rotace

Nez se za¢neme zabyvat podrobnéji rotaci hvézdného vétru, zavedeme znaceni,
které budeme dodrzovat i v nésledujicich kapitolach. Predné rota¢ni rychlost
na povrchu hvézdy znaéime v,o;. Uhlovou rotacni rychlost znaé¢ime obvyklym pis-
menem w. Déle vy budeme znacit kritickou rotac¢ni rychlost. To je takovi rotac¢ni
rychlost, kdy je v rovnovaze sila gravitacni a sila odstiediva. Rotac¢ni rychlost mi-
zeme také vyjadiit jako podil vnet /Uerit, ktery budeme znacit pismenem (2.

Horké hvézdy predstavuji rychle rotujici objekty, jejichz rota¢ni rychlosti do-
sahuji i nékolika stovek km/s (Conti & Ebbets, 1977; Penny, 1996; Steele a kol.,
1999; Abt a kol., 2002; Markova a kol., 2004; Repolust a kol., 2004), v nékterych
pripadech rotacni rychlost tvoii vyznamny podil vzhledem ke kritické rotac¢ni
rychlosti (Yudin, 2001). V piipadé horkych hvézd je proto nutné do hydrodyna-
mickych rovnic zahrnout rotaci.

Rotace hvézdy hraje diilezitou roli také z hlediska vyvoje hvézdy (Yoon &
Langer, 2005). Na obrazku 3.2? je zachycen vyvoj hvézd s riznou hmotnosti
v zavislosti na jejich rotac¢nich rychlostech. 7Z obrazku je patrné, ze vyvoj hvézdy
s velkou hmotnosti se dramaticky méni jiz pro relativné malé hodnoty rotac¢ni
rychlosti.

Z divodu dalsiho zjednoduseni zavedeme nésledujici omezeni:

2Soukromé komunikace s prof. Norbertem Langrem (email: nlanger@astro.uni-bonn.de).
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Obrazek 3.2: Vliv rotace hvézdy na jeji vyvoj pro rizné hmotnosti hvézd (Yoon
& Langer, 2005).

e Jednorozmérny model. Zavislost zakladnich charakteristik hvézdného vé-
tru na jediné proménné (r) predstavuje jista omezeni. Vicerozmérné mo-
dely hvézdného vétru naznacuji, ze kolem rychle rotujicich B hvézd dochéazi
k formovani hvézdného disku.

Model rotujici B hvézdy s vyraznou zavislosti optické hloubky na thlu 6
mezi polem a rovnikem hvézdy (Lamers & Pauldrach, 1991) ukéazal, 7e pro
urcéitou teplotu hvézdy (a pro uréity thel ) dochézi ke skokovému nartstu
optické hloubky v Lymanové kontinuu (Pauldrach & Puls, 1990), pfi¢emz
se uplatiuje zavislost optické hloubky na povrchové teploté hvézdy a také
von Zeipeluv teorém (von Zeipel, 1924):

T(0) ~ ggrav (6)"/*. (3.14)

V dusledku toho dochazi k naristu hustoty vétru, pricemz pomér mezi hus-
totou vétru na rovniku a hustotou na pélu mize dosahovat az 102. Tento
efekt, v odborné literatuie znamy jako tzv. bi-stability effect, se nejuci-
néji projevuje u hvézd s efektivnimi teplotami 15000 K < T < 30000 K
(Lamers & Pauldrach, 1991). Model hvézdného vétru zahrnujici zplosténi
hvézdy a gravitacni ztemnéni (Pelupessy a kol., 2000) pro hvézdy s Tog ~
25000 K ukazal, ze tento efekt vede pouze k 10krat vétsi hustoté rovnikového
vétru oproti vétru polarnimu. Musime ale poznamenat, ze tento efekt byl
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studovan pro rotacni rychlosti hvézdy €2 < 0.6. Efekt samotny tak nestaci
k vysvétleni velmi hustych okolohvézdnych diskit horkych hvézd (Zickgraf
a kol., 1985).

Existenci diski okolo rotujicich horkych hvézd potvrzoval i kinematicky
osové symetricky model hvézdného vétru hnaného zafenim se zanedbanim
gradientu tlaku plynu (Bjorkman & Cassinelli, 1993). V tomto modelu je
hvézdny vitr plynem neinteragujicich ¢astic. Rotace hvézdy zpusobuje sta-
Ceni trajektorii ¢astic z obou hemisfér smérem k roviné rovniku, coz vede
ke zvySené hustoté toku v rovnikové oblasti. Pro urc¢itou hodnotu rotac¢ni
rychlosti se trajektorie z obou hemisfér v rovnikové roviné dostavaji velmi
blizko sebe, hvézdny vitr z obou polokouli stal¢uje vitr v roviné rovniku
a tento tlak dava vzniknout hustému disku, v literatufe znAmému jako wind
compressed disk - WCD. Pomér hustot toku mezi rovnikem a poélem dosa-
huje 103. Hydrodynamické simulace WCD modelu (Owocki a kol., 1994)
potvrdily vznik disku kolem rychle rotujici hvézdy, nicméné s méné vyraz-
nym pomérem hustot mezi rovnikovym a poldrnim vétrem.

e Sféricky symetricky tvar hvézdy. Pokud hvézda rotuje vysokou rychlosti, do-
chazi k vyznamné deformaci jejiho tvaru. Necht R, znac¢i polomér hvézdy
na polu a R,,, polomér hvézdy na rovniku, potom plati:

R.. —R 1_M B (3.15)
rov — 4lpol QGM*(l—F) ) .

kde vyy 0dpovida rota¢ni rychlosti na rovniku (Cranmer & Owocki, 1995).
Polomér hvézdy na rovniku mize byt az o 50% vétsi nez polomér na poélu.
Pro rotac¢ni rychlost 2 = 0.5, v pi¥ipadé veleobra spektralni t¥idy O, je rov-
nikovy polomér delsi asi o 10% ve srovnani s polarnim polomérem, v piipadé
O hvézdy hlavni posloupnosti je tato hodnota mensi (Petrenz & Puls, 1996).
Pro B hvézdu dochazi k protazeni rovnikového poloméru o stejnou hodnotu
pii rota¢ni rychlosti Q = 0.75 (Aratjo & Pacheco, 1989).

e Zanedbéani gravitacniho ztemnéni. Se zavedenim modelu sféricky symet-
rického tvaru hvézdy souvisi potlaceni efektu, ktery nazyvame gravitacni
ztemnéni. Rotace hvézdy zpisobuje jeji zplosténi oproti kulovému tvaru,
povrchové gravita¢ni zrychleni se méni v zavislosti na thlu 6 a tim se méni
i povrchova teplota (rov. (3.14)) a tedy zarivy tok. Model hvézdného vé-
tru pro B hvézdy se zapoctenim efektu zplosténi hvézdy a gravitac¢niho
ztemnéni (Aratjo a kol., 1994) ukazal maly vliv obou téchto efekti na dy-
namiku vétru. Vyraznéji se oba efekty projevily az pii rotac¢nich rychlostech
Q2 ~ 0.9. Hydrodynamické simulace zahrnujici zplosténi hvézdy a gravitacni
ztemnéni (Cranmer & Owocki, 1995) ukéazaly dalsi potlaceni vzniku velmi
hustého disku okolo hvézdy (WCD model).
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e Zanedbéni neradidlnich sil. Hydrodynamicky model vétru B hvézdy se za-
poctenim neradialni zarivé sily, gravitacniho ztemnéni a zplosténi hvézdy
vlivem rotace (Owocki a kol., 1996) ukazal nejen tiplné potlaceni vzniku
disku v roviné rovniku, ale naopak koncentraci hmoty v okoli péli. Veli-
kost neradialni slozky zarivé sily tvoii sice asi 10% velikosti radialni slozky,
nicméné jeji dynamické tc¢inky jsou velmi podstatné v blizkosti hvézdy, pro-
toze zde hvézdny vitr dosahuje relativné malych rychlosti, kolem 100 km/s.

Na zakladé téchto predpokladi uré¢ime blize druhy ¢len pohybové rovnice (3.12),
¢len —vy?(r)/r, ktery odpovida odstfedivému zrychleni pisobicimu na ¢astice
vétru. Protoze na hvézdny vitr piisobi pouze centralni sily, plati zdkon zachovani

momentu hybnosti:
R, vror, = konst. = rvg(r), (3.16)

kde v,o; odpovidé rotacni rychlosti v roviné rovniku. Rotaci hvézdy casto zapisu-
jeme pomoci bezrozmérné veli¢iny €2, proto uré¢ime jesté kritickou rotacni rychlost
(pro sféricky symetrickou hvézdu):

GM.(1—T)

Verit = R* (3 1 7)

3.4 ReSeni hydrodynamickych rovnic

Rovnice (3.11)-(3.12) tvoii soustavu nelinearnich diferenciilnich rovnic pro rych-
lost a hustotu. VyfeSeni této soustavy komplikuje nelinedrni zavislost zatrivé sily
na gradientu rychlosti (2.45). Proto je potfeba fesit rovnice numericky. P¥i analyze
feSeni soustavy z duvodu zjednoduseni neuvazujeme rotaci hvézdy a pouzivime
CAK model zafivé sily (2.38). Popis feseni pro tento model vétru je mozné nalézt
v Lamers & Cassinelli (1999), analyzu feseni pro m-CAK model zafivé sily je
mozné nalézt v praci Krticka (2001).

Nejprve se podivame na velmi jednoduchou idealizaci hvézdného vétru urych-
lovaného zafivou silou (viz Chandrasekhar, 1934). Pfedpokladejme, Ze na iont
ve hvézdném vétru piisobi gravitacni sila a dale sila, kter& ptisobi proti sile gravi-
tac¢ni a jejiz velikost je s—néasobkem sily gravitacni (coZ predstavuje velmi zjed-
nodusené zéativou silu), pak plati:

d2r G M,

(3.18)

Rovnici jednou zintegrujeme a za piedpokladu, 7e na spodnim okraji plati v(R,) =

vy dostavame:
2GM.(s—1) R,
+ S 1—— .

r

(3.19)
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Mizeme si vSimnout, zZe pro r — oo rychlost nabyvi maximalni hodnoty. Hvézdné
vétry horkych hvézd zpravidla dosahuji rychlosti az 10° km /s, naproti tomu v tés-
né blizkosti hvézd se rychlosti vétru pohybuji kolem nékolika km/s, proto zane-

dbame vy a dostavame:
2GM.(s—1)
Voo = T ~ Vesc (320)

kde vese = /2GM, /R, znadi tnikovou rychlost z hvézdy. Dosazenim (3.20)
do (3.19) a za predpokladu velmi malych rychlosti v tésné blizkosti hvézdy obdr-
Zime:

o(r) = vp + v (1 - &)ﬁ, (3.21)

r
kde 3 = 1/2. Vztah pro rychlost (3.21) se nazyva bézné f—zéakon a predstavuje
velmi uzivanou aproximaci rychlostniho pole hvézdnych vétri horkych hvézd.
Parametr 3 kontroluje strmost profilu vétru, proto méné strmym profilim odpo-
vidaji vétsi hodnoty tohoto parametru (viz § 4.3).

Nyni se vratime k feSeni puvodni soustavy rovnic (3.11)-(3.12). Soustavu pie-
piseme do jediné rovnice dosazenim (3.11) do (3.12):

V), (3.22)

2
(1 - a—) r*u,v, + GM.(1=T) = 2a%r — C(r*v,0))* = 0 = F(r, v, v

v}
kde v/ = dv,/dr a C obsahuje pouze konstanty:
refL>k 4 «
c="2 k( — ) . (3.23)
4re O_;e v M

Numerické FeSeni rovnice (3.22) znazoriiuje obrazek 3.3. V obrazku jsou navic vy-
znaceny dva vyznamné body, zvukovy bod a Parkeruv bod. Zvukovy bod nastava
v takové vzdélenosti od hvézdy, kde rychlost hvézdného vétru dosahuje rychlosti
zvuku, v,.(r) = a. Pohybové rovnice slune¢niho vétru (Parker, 1958)

2a>  GM,
Ldv, 7 2
— = 3.24
v, dr vi—a? (3:24)

mé ve zvukovém bodé singularitu, jmenovatel pohybové rovnice je roven nule.
Bod, ve kterém nastavé singularita, se nazyva kriticky bod, rq;. Parkeriv bod
odpovida bodu, kdy je roven nule ¢itatel pohybové rovnice (3.24). V piipadé
slune¢niho vétru kriticky bod, zvukovy bod a Parkeruv bod splyvaji do bodu
jednoho, nicméné pro hvézdné vétry urychované zafivou silou toto neplati.

Pohybova rovnice hvézdného vétru se zafivou silou (3.22) méa nekone¢né mno-
ho teSeni, kterd 1ze rozdélit do nékolika charakteristickych skupin. étyﬁ rizné
tiidy feSeni dostavame integraci smérem od fotosféry. Spole¢nou charakteristikou
téchto feSeni je podzvukova pocateéni rychlost, v,.(R,) < a. Pro jednotliva feseni
dale plati:
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v/a

r/Ry

Obrazek 3.3: Numerické feseni pohybové rovnice (3.22) pro CAK model zafivé
sily (2.38) pro riizné hodnoty po¢atecni rychlosti vétru (podle Cassinelli, 1979).

e Pocatecni rychlost vﬁo)(R*) je prilis mala, feSeni a) dosahuje Parkerova

bodu, ale ziustava podzvukové, v.(r) < a, ¢leny v rovnici (3.22) jsou za-
porné.

e Pocateéni rychlost vﬁo)(R*) < vﬁl)(R*) < v£2)(R*), feseni b) piekracuje rych-

lost zvuku a dosahuje Parkerova bodu, ale nevyrusi se ¢leny v pohybové
rovnici.

e Pocatecni rychlost v£2)(R*), feSeni ¢) prekracuje rychlost zvuku, dotyka se

zakazané oblasti A v jednom bodé, dosahuje Parkerova bodu.

e Pocatecni rychlost vﬁ?’)(R*) > u\(R,) je piilis velka, fedenf d) prekracuje
velmi brzy rychlost zvuku a konc¢i v zakadzané oblasti A pred dosazenim
Parkerova bodu.

Dalsi c¢tyfi skupiny FeSeni dostaneme integraci z r = oo smérem ke hvézdé. Pro
tato FeSeni je spolecné v,(00) > a. Pro jednotliva feseni dale plati:

e Pocatecni rychlost v,@(oo) > v,(~6)(oo) je prilis velk4, feseni e) prochéazi Par-
kerovym bodem, ale kon¢i v zakdzané oblasti A pred dosazenim zvukového
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bodu.
e Pocatecni rychlost v7§6)(oo), feSeni f) prochazi Parkerovym bodem, dotyka
se zakazané oblasti A v jednom bodé a dosahuje zvukového bodu.

e Pocatecni rychlost 07@8)(00) < 07@7)(00) < v,(nG)(oo), feSeni g) prochéazi Parke-

rovym bodem, nicméné ve zvukovém bodé se nevyrusi druhy a treti ¢len
pohybové rovnice (3.22).

e Pocatecni rychlost v,(~8)(oo) je piilis mala, feSeni h) dosahuje velmi rychle

zvukového bodu.

Jediné teSeni, které ma tu vlastnost, ze v blizkosti fotosféry dosahuje velmi ma-
lych rychlosti a ve velkych vzdalenost nabyvéa vysokych rychlosti, je takové, které
hladce prochéazi kritickym bodem. Jedna se o kombinaci feSeni c¢) a f), které
se v singularnim bodé dotykaji oblasti A. P¥i dané hustoté na spodnim okraji
nastavi toto feSeni pouze pro jednu hodnotu pocatec¢ni rychlosti vétru, a tim
i rychlosti ztraty hmoty (3.13). Polohou kritického bodu je tak jednoznaéné dana
hodnota rychlosti ztraty hmoty hvézdy. Pozadujeme tedy, aby v singularni bodé
méla rovnice (3.22) pouze jediné FeSeni, musi platit:

oF

/ | T=Tecrit
ovl.

=0, (3.25)

kterou nazyvame podminka singularity. Déle pozadujeme, aby v kritickém bodé
byl spojity gradient rychlosti, to znamena, 7e v tomto bodé existuje i v/ =
d*v,. /dr?. Podminku nazyvame regularni podminkou. Ziskime ji z pohybové rov-
nice (3.22). Podél kazdé kiivky feSeni plati:

drr - OF  O0F dv,  OF du;

— =0=— . 2
dr 0 or * Ov, dr + vl dr (3.26)
S vyuzitim (3.25) dostavame regularni podminku:
oF  ,0F
a9 o 3.27
ar UT avr | crit 0 ( )

Resenfm rovnic (3.22), (3.25) a (3.27) ziskime jednoznainé polohu a rychlost
v kritickém bodé, kterym feseni prochézi. Ze znalosti polohy kritického bodu pak
miuzeme jednoznac¢né urcit rychlost ztraty hmoty.
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Numerické reseni

Hydrodynamické rovnice popisujici hvézdny vitr tvori systém nelinearnich dife-
rencidlnich rovnic. Ziskat teSeni téchto rovnic je slozité jednak z divodu neli-
nearity rovnic vzhledem k rychlosti, ale také diky komplikované zavislosti zarivé
sily na gradientu rychlosti. Rovnice proto fesime numericky. K tomu je potieba
diskretizovat prostor reSeni, prepsat diferencialni rovnice do diferenc¢nich rovnic,
zvolit vhodnou numerickou metodu a v neposledni fadé i vhodné poc¢ateéni nebo
okrajové podminky.

Numericky postup aplikujeme na jednorozmérny stacionarni izotermicky osové
symetricky model hvézdného vétru, ktery je popsan rovnicemi (3.11)-(3.12):

1d,,
7,—2@(7“ pv) = 0, (4.1)
dv, L vt d*dp GM.(1-T)
dv, v _@dp GM{A-T) 1.2
v dr Jraa + r p dr 72 (4.2)

se zafivou silou vyjadfenou v CAK aproximaci (2.45):

Lo oL, Dk 107 em3n, \° 1dv, ¢ (4.3)
Grad A7r2c (O_gefvth)a W P dr ) .

kde slozka rychlosti odpovidajici rotaci v, je odvozena z platnosti zdkona za-
chovani momentu hybnosti (3.16), izotermicka rychlost zvuku a je dana vzta-
hem (3.4), faktor W a Dy vyrazy (2.40) a (2.43).

4.1 Diskretizace prostoru

Vysledkem analytického feseni rovnic je spojity prubéh hledanych veli¢in na ne-
zévislych proménnych, v nasem piipadé se jedna o funkce v,.(r), p(r). Naproti
tomu numerické metody vyzaduji rozdéleni prostoru na sit jednotlivych bodi.
Resit hydrodynamické rovnice potom znamena urcovat feSeni rovnic v jednotli-
vych bodech sité, fesenim rovnic tak ziskdme diskrétni zavislost hledanych velicin.
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Volba hustoty sité ovliviuje, jak moc je dané feseni presné, nicméné je potieba
mit na paméti, ze prilis husté zvolena sit zvySuje ¢asovou naroc¢nost vypoctu.

Vzdalenost jednotlivych uzli sité tvotri v naSem modelu aritmetickou posloup-
nost, pricemz v ur¢itém uzlovém bodé sité se méni jeji hustota. Necht NR znadci
pocet bodu sité, r; prvni bod sité a ryr posledni bod sité, potom plati:

d=0.0006 R,, r; <1l.15R,,

d=012R,, 7 >115R,, (4:4)

Ti:Tl',l—'—d, i:2,...,NR, {

kde d znaci diferenci aritmetické posloupnosti. Dvoji hustota sité je zvolena z du-
vodu presného urceni polohy kritického bodu. V piipadé, ze se kriticky bod na-
chazi v tésné blizkosti hvézdy (~ 1.1 R,), vede zména parametri modelu pouze
k malym zménam jeho polohy (~ 0.01 R,). Pokud se ale kriticky bod nachéazi
dile od hvézdy, pak se jeho poloha pro ruzné parametry modelu méni vyraz-
néji (~ 1 R,). Zda se kriticky bod nachazi blizko hvézdy nebo daleko od ni zavisi
zejména na rotaci (viz § 5). Hodnota 1.15 R, je zvolena podle nejvzdalen&jsi po-
lohy, ve které se kriticky bod nachazi v tésné blizkosti hvézdy. Pocet bodu sité
volime NR = 400 — 700. Regenf pocitdme obvykle do vzdalenosti ryr < 100 R,.
Prvni bod sité, r1, odpovida bud poloméru hvézdy nebo poloze kritického bodu.
Je to z toho duvodu, Ze feSeni hydrodynamickych rovnic je kombinace feSeni pod
kritickym bodem a feSeni nad kritickym bodem (viz § 3.4). Pro kazdé feSeni vo-
lime novou sit s ptislusnou okrajovou podminkou: pro ziskani podkritického reseni
odpovida spodni okraj poloméru hvézdy, u nadkritického feseni odpovida spodni
okraj poloze kritického bodu.

4.2 Aproximace derivaci

Abychom mohli tesit hydrodynamické rovnice na zvolené siti, prepiSeme deri-
vace na diference. Podobné jako Krticka (2001) pouzivame obecnou tiibodovou
aproximaci derivace. Pro derivovanou veli¢inu X (napf. rychlost) plati:

dX Xiy1 — X; Xi— X1 .
—— lr=r; FRYiT— 1_ i) T A, :2,,NR—1 45
3 = Y Ar (1—wi) A i (4.5)

kde
Ar;, = r;—1ri_1, (4-6)
T —T;
g = #, 4.7
Y Tig1 — T (47)
_ 1

r, = Q(T'Z —+ Tifl)- (48)

Vyse uvedené schéma vede ke stabilnéjsim vypoctim pro nelinearni sit bodi.
Ptestoze pouzivame sit linearni, v takovém pripadé y; = 1/2, ponechavame sché-
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ma v jeho obecném tvaru. Na vnéjsim okraji sité pouzivime dvoubodovou apro-

ximaci derivace:
dX X — X1

|r:7"- ~ )
dr ’ Ar;
Prepis nelineadrnich hydrodynamickych diferencialnich rovnic pomoci diferenci
na algebraické rovnice je uveden v § B.1.

i = NR. (4.9)

4.3 Metoda tuplné linearizace

Existuji dvé nejrozsitenéjsi metody pro nalezeni numerického feSeni stacionér-
nich rovnic popisujicich hvézdny vitr. Prvni z nich, pouzivana vice v minulosti,
vychazi ze znalosti polohy kritického bodu (rychlosti a gradientu rychlosti v kri-
tickém bodé&) a feSeni rovnic od kritického bodu smérem ke hvézdé a smérem
od hvézdy (CAK). Druha metoda vyuziva k nalezeni numerického feSeni pocatec-
niho odhadu feSeni a Newtonovy-Raphsonovy metody. Tuto metodu pouzivime
i my a proto se ji budeme vice vénovat.

Numerickd metoda pro vypocet modeli hvézdnych vétri hnanych zarenim,
kterou poprvé pro vypocet pouzili Nobili & Turolla (1988), je rozsifenim He-
nyeyovy metody (Henyey a kol., 1964) zalozené na Newtonové-Raphsonové ite-
ra¢ni metodé. V teorii hvézdnych atmosfér se obvykle uzivd oznaceni metoda
tplné linearizace (viz napi. Mihalas, 1978). Tato metoda je také popsana v Kr-
ticka (2003). Algebraické rovnice popisujici hvézdny vitr mazeme formalné zapsat
nésledujicim zptsobem:

Py =0, (4.10)

kde P je nelineadrni operator. Sloupcovy vektor ) je vektor proménnych, jehoz
sloupec tvori hustoty a rychlosti vétru v jednotlivych bodech sité:

w = (plavrlaanUTm'"apNRa'UTNR)T- (411)

Rovnice (4.10) tvofi nelinearni systém rovnic, proto k feSeni pouZijeme iteraéni
metodu. Reseni v miiZzeme zapsat pomoci poc¢ateéniho odhadu Fegeni 1)° jako

P =° + 5. (4.12)

Dosazenim do (4.10) a omezenim se na prvni dva ¢leny rozvoje dostavame iteraéni
predpis Newtonovy-Raphsonovy metody (Hubeny & Lanz, 1992):

Tt = P, (4.13)

kde pismeno n oznacuje itera¢ni krok a J oznacuje Jacobian. Pro jednotlivé ¢leny

Jacobiho matice plati:
0P,
Jip = — 4.14
kl 8wl ( )
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Rovnice (4.13) tvoii soustavy linearnich algebraickych rovnic pro neznamé opra-
vy 64" na zakladé kterych uréime feseni v (n + 1) kroku. Jednotlivé ¢leny
Jacobianu a tvary operatoru P mizeme nalézt v § B.1. K modelovani hvézdného
vétru pouzivame programovaci jazyk FORTRAN, pouzité numerické metody jsou
soucasti balicku LAPACK'.

Abychom mohli hledat FeSeni, musime nejprve ucinit odhad feSeni 1/°. Rych-
lost hvézdného vétru aproximujeme —zakonem (3.21):

on(r) = v (R.) + v (1 _ &)B, (4.15)

,
kde parametr § urcuje strmost rychlostniho profilu hvézdného vétru, vyssi hod-
nota 3 odpovida méné strméjsimu rychlostnimu profilu. Fitovanim modeli hvézd-
nych vétri OB hvézd s teplotami od 40000 K do 50000 K PPK uréili # ~ 0.8,
Curé (2004) nasel lepsi shodu pro § ~ 1. Na zakladé téchto zjisténi volime para-
metr § = 0.8—1.0. f—zakon je vhodny odhad pro rychla feseni vétru, nicméné pro
ziskani nadkritickych feSeni rychle rotujicich vétra je tato aproximace nevhodné.
Pro odhad rychlosti v nadkritické ¢asti volime jednoduchou fitovaci funkci:

a2
7057

v (r) = a; — (4.16)
kde aq, as jsou konstanty urc¢ené fitovanim nékolika poslednich bodu podkritického
feseni. Vyhodu aproximace rychlostniho pole vyrazem (4.16) misto S—zéakona
ukazuje obrdzek 4.1. Hustotu vétru snadno dopocitame z rovnice (3.13), pfi-
¢emz M zde vystupuje jako volny parametr.

4.4 QOkrajové podminky

Resent soustavy rovnic (3.11)-(3.12) vyzaduje uréit okrajové podminky, tedy rych-
lost a hustotu vétru na spodnim okraji, v,, a p;. Tyto veli¢iny nelze volit libovolné,
ale tak, aby feSeni prochazelo kritickym bodem (viz § 3.4). Velmi vhodné je proto
uziti tzv. metody stielby (shooting method) (Krticka, 2003), jejimz tcelem je volit
podminky v jednom bodé (na spodnim okraji) tak, aby feSeni prochézelo jinym
bodem (kritickym bodem).

Nejprve tedy na spodnim okraji zvolime hustotu, kterd se béhem vypoctu
neméni. Zaroven na spodnim okraji volime rychlost. Z § 3.4 vime, 7e rychlost
v kritickém bodé je vétsi nez rychlost zvuku. Navic v tésné blizkosti hvézdy je
rychlost vétru jesté mensi. Proto staci volit takovou rychlost, aby platilo: v, < a.
Potom provedeme Newtonovy-Raphsonovy iterace. Pokud model nekonverguje, je
zvolend hustota prili§ velkd a musime zvolit hodnotu mensi. V pripadé, ze model
konverguje, ovérime, zda je splnéna kritickd podminka.

Thttp://www.netlib.org/lapack
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Obrézek 4.1: Porovnani odhadu rychlosti v nadkritické oblasti pomoci f—zakona
pro 5 =3 a 3 = 7 a funkce (4.16). Parametry hvézdy odpovidaji modelu P-42
z tabulky 5.1.

Kritickd podminka je déana rovnici (3.25). Provedenim derivace v (3.11), dosa-
zenim do (3.12) a naslednym zderivovanim podle gradientu rychlosti dostavame
kritickou podminku ve tvaru:

a? 8ng
@0 417
) " vl 0 ( )
kde
Ogk | L du,\ 7! r
Lo N 4.18
o], Irad | D\ gy * o |’ e
4 = @D+ —ptpo)] o 10

(1+o0)t — (14 o)t 140 o

V pripadé, 7ze kritickd podminka neni splnéna ani v jednom bodé, je okrajova
hustota mal& a musime zvolit vétsi. Tento postup opakujeme, dokud nenajdeme
takové konvergentni feseni, které kritickou podminku spliuje. Tak ziskdme FeSeni
pod kritickym bodem. Pro ziskdni nadkritického feSeni zvolime novy spodni okraj,
tim je poloha kriticktho bodu. Novymi okrajovymi podminkami jsou rychlost
a hustota v kritickém bodé. Provedenim nékolika iteraci dostavime nadkritické
feseni. Celkové feSeni je spojeni podkritického a nadkritického feSeni (viz § 3.4).
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Tabulka 4.1: Pouzité hodnoty parametra k, o a § pro vypocet zafivé sily (PPK;
Curé 2004).

Teff [K] k (% 1)

20000 0.320 0.565 0.020
25000 0.300 0.500 0.070
30000 0.170 0.590 0.090
40000 0.124 0.640 0.070
50000 0.124 0.640 0.070

4.5 Parametry zarivé sily

Zbyva jesté doplnit trojici parametru k, o a d, které aproximativnim zpusobem
popisuji soubor ¢ar prispivajicich k zarivé sile. K tomuto tc¢elu pouzivime pa-
rametry z tabulky 4.1. Tyto parametry spocitali PPK na zakladé Abbottovych
vypocti parametri pro prvky od H po Zn a pro pfipadné ionizac¢ni stupné I
az VI (Abbott, 1982). Hodnota parametria je konstantni pro cely vitr. V nékte-
rych piipadech, zejména za tcelem porovnani nasSich vypoctu s vypocty jinych
autorl, prebirdme parametry zafivé sily podle dané srovnavaci prace. Pro tep-
loty Terr < 20000 K pouzivame trojici parametru zativé sily podle prace Shimady
a kol. (1994), pokud neni uvedeno jinak.
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Kapitola 5

Modelovani rotujicich hvézdnych
vetru

V této kapitole podavame vysledky modelovani rotujiciho jednorozmérného osové
symetrického hvézdného vétru urychlovaného zafenim. Do urcité hodnoty rotac¢ni
rychlosti hvézdy, kterou nazyvame piechodova rota¢ni rychlost (break-up rotation
velocity) (Madura a kol., 2007) a znac¢ime vS¥i*M resp. Qquiven = V0N /v, 7is-
kdvame FeSeni, kdy hvézdny vitr je pomérné fidky a rychly, v odborné literatuie
oznacovan jako CAK feseni vétru (CAK wind) nebo rychlé feSeni (fast solution).
Pii dalsim zvySovani rotaéni rychlosti hvézdy (pro v, > vE%h) mnoho autort
oznamovalo numerické problémy, které znemoznovaly ziskani feSeni za predpo-
kladu m-CAK modelu zafivé sily (PPK; Araiijo a kol. 1994; Ceniga a kol. 2008).

Pokud rota¢ni rychlost ptrekro¢i prechodovou rota¢ni rychlost, prechazi CAK
feSeni do nové tiidy feSeni (Curé, 2004; Curé & Rial, 2004), v literatuie b&zné
oznafovana jako pomaléd FeSeni (slow solution), pro kterou je charakteristicka
malé rychlost a vysoka hustota hvézdného vétru. Tato feseni by mohla odpovédét
na otézku hustych diski okolo velmi rychle rotujicich horkych hvézd.

Vliv rotace hvézdy na hvézdny vitr sledujeme v roviné rovniku, protoze v této
oblasti je ptisobeni odstiedivé sily na ¢astice hvézdného vétru nejvyraznéjsi. Smé-
rem k polum se ucinky odstiedivé sily snizuji a na polech jsou nulové. Z toho
diivodu se nerotujici hvézdny vitr oznac¢uje jako polarni.

5.1 Testové vypocty pro nerotujici vétry

Nez se budeme zabyvat fesenim rotujicich hvézdnych vétri, provedeme testové
vypocty pro nerotujici vitr.

Resime soustavu rovnic (3.11)-(3.12), pFiemi vy, = 0km/s. Parametry mo-
delu a také parametry zativé sily jsou prevzaty z PPK. Numerické feseni modelu
hvézdného vétru ukazuje obrazek 5.1. Rychlost vétru (viz obr. 5.1, nahote) velmi
strmé narusta v blizkosti hvézdy, kde zariva sila dosahuje svého maxima, a jiz
ve vzdalenosti nékolika polomért hvézdy se dostdva na hodnoty blizké konecné
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Obrazek 5.1: Regenf nerotujictho hvézdného vétru. Kiizkem vyznacena poloha
kritického bodu. Parametry hvézdy odpovidaji modelu P-50 z tabulky 5.1. Horn?
graf: Rychlostni profil. Dolni graf: Hustotni profil.
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rychlosti hvézdného vétru. Napft. ve vzdalenosti » ~ 50 R, dosahuje rychlost
vétru 99 % hodnoty rychlosti ve vzdélenosti ~ 200 R,. Hustota hvézdného vé-
tru (viz obr. 5.1, dole) v tésné blizkosti hvézdy velmi prudce klesa v disledku
strmého naristu rychlosti vétru (viz rov. 3.13). Déle od hvézdy je pokles hus-
toty pozvolngjsi, protoZe rychlost vétru jiz tolik neroste, p ~ 1/r2. Na obrazku
je také vyznacena poloha kritického bodu, ktery se nachazi v tésné blizkosti
hvézdy, roi = 1.029 R,. Poloha kritického bodu je vyznamné ovlivnéna fakto-
rem Dy (2.43).

Vysledky vypocti globalnich charakteristik vétru ukazuje tabulka 5.1. Z téchto
vysledku je patrné, ze hodnoty rychlosti ztraty hmoty se mirné lisi oproti hodno-
tam odvozenym 7 pozorovani. Hodnoty konec¢né rychlosti vétru vychazi podhod-
noceny vzhledem k pozorovani. Nicméné porovnanim nagich vysledki s vypocty
PPK nalézame vybornou shodu.

5.2 Rychla reSeni rotujicich hvézdnych vétri

V této casti se zabyvame modely rotujicich hvézdnych vétri, kdy rotac¢ni rychlosti
hvézd jsou mensi nez prechodova rotacni rychlost, vy < v Rotaci hvézdného
vétru pocitame ze zakona zachovani momentu hybnosti (3.16). Rotace hvézdy
zpusobuje, 7e na kazdou c¢astici hvézdného vétru pitisobi navic odstiediva sila,
jejiz velikost muzeme vyjadrit jako odstiedivé zrychleni vztazené na jednotku
hmotnosti:
) R

gods(r) = UrOtF- (51)
Obrazek 5.2 zachycuje modely hvézdného vétru pro nékolik rotac¢nich rychlosti
hvézdy, jejiz parametry odpovidaji modelu P-44 z tabulky 5.1. Cim je vySsi rotace
hvézdy, tim je konec¢na rychlost vétru mensi. Tento pokles neni nijak vyrazny
ani pro relativné vysoké rotacni rychlosti, napf. pro vy, ~ 200km/s je konecna
rychlost vétru mensi o méné nez 5 %. Navic rast rychlosti vétru v blizkosti hvézdy
neni tak strmy jako v pripadé nerotujictho modelu. Kone¢néa rychlost vétru zavisi
na efektivni unikové rychlosti (3.20). ProtoZe rotace hvézdy zpiisobuje pokles
unikové rychlosti, dochazi také k poklesu konecné rychlosti vétru.

Rotace hvézdy ovliviiuje také hustotu hvézdného vétru. Obrazek 5.3 znazor-
nuje pomeér mezi hustotou rovnikového vétru a polarniho vétru pro nékolik rotac-
nich rychlosti hvézdy; parametry modelu odpovidaji hvézdé z piedchoziho pii-
kladu. Na prvni pohled je patrné, ze vyssi rotac¢ni rychlost hvézdy vede k hus-
téjsimu rovnikovému vétru vzhledem k vétru polarnimu. Nicméné narust hustoty
vétru v roviné rovniku je vyznamny pouze v tésné blizkosti hvézdy a pouze pro
vysoké rota¢ni rychlosti, pro €2 ~ 0.30 je hustota rovnikového vétru oproti polar-
nimu vétru vétsi pouze o 20 %, pro rota¢ni rychlost Q ~ 0.75 dosahuje hustota
rovnikového vétru 18krat vyssi hodnoty v porovnani s polarnim vétrem.
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Tabulka 5.1: Porovnani vysledki nasich modeli s hodnotami odvozenymi z pozorovani (Wilson & Dopita 1985; PPK;
Pauldrach 1987; Groenewegen a kol. 1989).

Model Sp. typ  Tesr R, logg M(poz.) M(vyp.) veo(poz.) veo(vyp.)  Hvézda Zdroj
K] [Rel [Me /rok]

P-50 04V(f) 50000 12.0 4.08 4.0107% 3.71076 3440 3408 9—Sgr PPK

P-44 O5V(f) 44260 9.3 4.12 8.610°7 3340 3436 HD93204  Groenewegen a kol. (1989)
P-42  O6ef 42000 17.0 4.05 4.0107% 50107 2500 2413 A—Cep PPK

Pa-42 O4f 42000 19.0 3.50 5.0107% 1.2107° 2550 1556 ¢—Pup Pauldrach (1987)

P-41 O7V(f) 40080 9.1 4.06 4.81077 3060 3279 15-Mon Groenewegen a kol. (1989)
P-40  06.5V 40000 58 405 131077 201077 2600 2508  HD42088 PPK

P-30  09.51 30000 29.0 345 2310°° 1.810°6 2290 2195 ¢—Ori A PPK

P-20  Bllab 20300 27.4 2091 6.510~7 1580 1275 p—Leo Wilson & Dopita (1985)
P-19  Bllb 19900 262 292 591077 491077 1500 1288 ¢—Per Wilson & Dopita (1985)
M-45  O5V 45000 12.0 4.00 2.01076 3257 Curé (2004)

M-25  BIV 25000 5.3 4.03 1.9107° 1576 Curé (2004)
Mv-25 B 25000 16.6 3.00 511077 677 Venero a kol. (2008)
Mp-25 B 25000 18.0 3.17 3.01077 940 Pelupessy a kol. (2000)
M-23 B2V 23000 45 4.05 8.710710 1396 Bjorkman & Cassinelli (1993)
M-20 B2V 20000 4.0 4.11 9.310710 1903 Madura a kol. (2007)
Mp-20 B 20000 59.0 2.3 1.5107° 620 Lamers & Pauldrach (1991)
M-17  B4III 17200 7.0 3.48 1.7107° 689 Zickgraf (2001)

~

~
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V tésné blizkosti hvézdy vyrazné pisobi na ¢éstice vétru zafiva sila kontinua a gra-
vita¢ni sila (viz efektivni gravitaéni sila (3.6)), dale gradient tlaku plynu a odstie-
diva sila; ptisobeni zarivé sily zpiisobené absorpci zareni v ¢arich je zanedbatelné
(viz obr. 5.4). Strukturu vétru v této oblasti miizeme odhadnout z rovnice (3.12).
Po zanedbani ptislusnych ¢lentu piepiseme rovnici do tvaru:

dp GM,1-T)dr 0%, dr

P e (5:2)

a2 13
Integraci rovnice (5.2) obdrzime rozloZeni hustoty vétru v blizkosti hvézdy:

R e e C )

a roor 2a> \ri r

kde r; odpovida spodnimu okraji a p; spodni okrajové hustoté. Rozlozeni hustoty
hvézdného vétru v blizkosti hvézdy ukazuje obrazek 5.5. Pro danou rotac¢ni rych-
lost je znézornén numericky vypocet a zaroven piislusny odhad hustoty podle
vyrazu (5.3).

Pro piipad nerotujici hvézdy, ve vyrazu (5.3) je druhy ¢len v zavorce nulovy,
pusobi na ¢astice vétru v tésné blizkosti hvézdy proti vlivu gravitacni sily vy-
znamné zafiva sila kontinua a gradient tlaku plynu (viz obr. 5.4, vlevo). Hustota
vétru v této oblasti (v, < a) velmi dobfe odpovida hustoté hydrostatického mo-
delu (viz obr. 5.5). Prudky pokles hustoty vétru vede k poklesu gradientu tlaku
plynu a nartstu rychlosti vétru (ve vétru existuje gradient rychlosti), coz vede
k postupnému zvySovani p¥ispévku zaiivé sily v carach, g, ~ v.dv,./dr, kterd
se stale vice podili na jeho urychlovani. Ve zvukovém bodé (v, = a) velikost za-
fivé sily prevazuje nad gravitac¢ni silou a ¢ésticim vétru jiz nic nebrani nabyvat
vysokyich rychlosti. Dale od hvézdy velikost zafivé sily klesd, gl ~ 1/r? rist
rychlosti ¢stic je tak velmi pozvolny a hustota vétru klesd mirnéji, p ~ 1/r2, nez
v podzvukové oblasti.

Pro piipad rotujici hvézdy je situace v tésné blizkosti hvézdy podobné, nyni
vSak na ¢astice vétru pisobi navic odstfediva sila (viz obr. 5.4, vpravo). Pusobeni
odstiedivé sily redukuje tcinky gravitacni sily a méa tak podobny efekt jako by
hvézda méla niz$i hmotnost:

Meﬁ. - Meﬂ. (1 - Q2) ) (54)

kde jsme slou¢ili druhy a ¢tvrty ¢len rovnice (3.12) s vyuzitim (3.17). Diky odstte-
divé sile se do prostoru v tésné blizkosti hvézdy uvoliiuje z atmosféry vice ¢astic.
Pokles hustoty vétru v této oblasti je méné strmy nez v pripadé nerotujici hvézdy
(viz obr. 5.5) a tak gradient tlaku plynu pusobi do vétsi vzdalenosti nez v piipadé
nerotujici hvézdy (viz obr. 5.4, vpravo). Rotace hvézdy vede ke strmému ristu
poméru hustot mezi rovnikovym a polarnim vétrem (obr. 5.3). Z vyrazu (5.3) pro
pomeér hustot dostavame:

Prov REU?M 1 1
- — = 5.5
Ppol P { 2a? ri 2 (5:5)
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Obréazek 5.2: Rychlostni profily rotujictho hvézdného vétru. Modely vétru pro
rotac¢ni rychlosti 2 = 0, 0.29, 0.46, 0.61 a 0.75. Parametry hvézdy odpovidaji
modelu P-44 7 tabulky 5.1.
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Obrazek 5.3: Porovnani poméru hustot mezi rovnikovym a polarnim vétrem pro
rizné rota¢ni rychlosti. Modely vétru pocitany pro rota¢ni rychlosti Q = 0.29,
0.46, 0.61 a 0.75. Parametry hvézdy odpovidaji modelu P-44 z tabulky 5.1.
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Obrazek 5.4: Porovnani velikosti sil ptisobicich na ¢astice vétru v tésné blizkosti
hvézdy: efektivni gravitacni sila (A), odstediva sila (®), gradient tlaku plynu
(x), zafiva sila zpusobend absorpci v ¢arach (+). Sipka ozna¢uje polohu zvu-
kového bodu. Parametry hvézdy odpovidaji modelu P-44 z tabulky 5.1. Vievo:

Q =0. Vpravo: Q ~ 0.75.

¥
X %%%X
1078 5 :
o T xx
! X Rk Q=0.75
£ +X + 20X i
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Obrazek 5.5: Porovnani numerického feseni rozlozeni hustoty vétru (x) s hyd-
rostatickym modelem podle vyrazu (5.3) (+). Modely vétru vypoc¢teny pro rota¢ni
rychlosti Q = 0 a 0.75. Parametry hvézdy odpovidaji modelu P-44 7 tabulky 5.1.
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Obréazek 5.6: Kone¢na rychlost hvézdného vétru v, v zavislosti na rota¢ni rych-
losti hvézdy €. K¥izky predstavuji numerické vypocty. "FA86" znadi fit prevzaty
7z prace Friend & Abbott (1986), rov. (5.6), "FIT" zna& fit opraveny nami,
rov. (5.7). Parametry hvézdy odpovidaji modelu P-41 7 tabulky 5.1. Jeden bod
odpovida modelu hvézdného vétru pro jednu hodnotu rotacni rychlosti hvézdy.

Strmy narist poméru hustot vede ke strmému poklesu poméru piislusnych rych-
losti. Zvukovy bod nastava dale od hvézdy a také vliv zarivé sily zpiisobené ab-
sorpci zafeni v ¢arach se vyznamnéji zacne uplatiovat od vétsich vzdalenosti
v porovnani s nerotujici hvézdou (viz obr. 5.4, vpravo).

V predchozim jsme ukéazali, Ze s rostouci rota¢ni rychlosti hvézdy klesa ko-
ne¢né rychlost hvézdného vétru (obr. 5.2). Friend & Abbott (1986) fitovanim nu-
merickych vypoc¢ti modelu rotujicich hvézd obdrzeli zavislost konecné rychlosti
hvézdného vétru na rotacni rychlosti:

Ve 3 <&)02 (1—Q)°% (5.6)
Vese 103 kms—1! ’ '
pricemz konecnda rychlost vétru slabé zavisi také na tnikové rychlosti z hvézdy.
Nase numerické vypocty zaroven s fitovaci funkei (5.6) zachycuje obrazek 5.6.
Na prvni pohled je zfejmé, ze jejich fit p¥ili§ neodpovida numerickym vypoctum.
Proto jsme pouzili upravenou fitovaci funkci:

Voo ~ Vesc 0.2 210.65
29 () (19 (5)

kterd pro model hvézdy P-41 davd mnohem lepsi shodu.

- 54 -



KAPITOLA 5. MODELOVANI ROTUJICICH HVEZDNYCH VETRU

0
e
®
£
= 0=0.60
]
X
<
£
S -40 ]
o
© 0=0.15
=
£
-80 ‘ ‘
1.02 1.04 1.06 1.08

r [R]

Obrazek 5.7: Kritickdi podminka (4.18) pro rota¢ni rychlosti Q@ = 0.15 a 0.60.
Kriticky bod se nachazi v misté, kde je splnéna singularni podminka (3.25). Pa-
rametry hvézdy odpovidaji modelu P-30 z tabulky 5.1.

S rostouci rotacni rychlosti hvézdy nachazime kriticky bod déle od hvézdy,
presto jeho poloha se i pres vysoké rotac¢ni rychlosti vyrazné neméni a zistava
stale v blizkosti hvézdy (viz obr. 5.7). Jeho poloha je urfena zejména korekénim
faktorem Dy (2.43).

5.3 Pomala reSeni rotujicich hvézdnych vétri

Ptedchozi oddil pojednaval o modelech rotujictho hvézdného vétru pro rotacni
rychlosti v,y < 0SB Vypoditany model vétru predstavoval relativné iidky
a rychly hvézdny vitr. V tomto oddilu se zabyvame rotujicimi hvézdnymi vétry,
jejichz rotagni rychlosti vy, > vS%'" ReSeni pro velmi rychle rotujici hvézdny

vitr publikoval poprvé Curé (2004). Zahrnuti dalsich jeva (Curé a kol., 2005) by
mohlo odpovédét na otdzku hvézdnych diski okolo rychle rotujicich hvézd.

5.3.1 Globalni charakteristiky rychle rotujicich vétri

Globalni charakteristiky rotujicich hvézdnych vétra shrnuji tabulky 5.2 az 5.9.
Kazda tabulka je sestrojena pro ruznou trojici parametri T, logg a R, ktera
odpovidd modelim O a B hvézd, jejichz parametry jsou zvlast uvedeny v ta-
bulce 5.1. Jednotlivé Fadky tabulek 5.2 az 5.9 odpovidaji modelim hvézdného
vétru pro prislusnou hodnotu rota¢ni rychlosti. Rotacni rychlost hvézdy je uve-
dena v prvnim a ve druhém sloupci. Ve tietim sloupci je uvedena poloha kritického
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Tabulka 5.2: Zavislost 7, Veo, a M na rotacni rychlosti hvézdy. Parametry
hvézdy odpovidaji modelu P-50 z tabulky 5.1.

Urot Q Tcrit / R, Voo M
[km/s] [km/s]  [Mg /rok]

0 0.000  1.031 3408 3.74.10°6
52 0.063 1.031 3400 3.75.1076
98  0.119 1.031 3379 3.78.10°6
144  0.174  1.031 3344 3.82.10°
160 0.194 1.031 3329 3.84.10°
190 0.230 1.031 3296 3.89.10°6
230 0278  1.032 3243  3.96.1076
270  0.327  1.032 3178  4.06.10°6
300 0.363  1.033 3122  4.14.10°6
354  0.428 1.034 3003 4.33.10°6
370  0.448  1.034 2963  4.39.10°6
396 0479  1.035 2893  4.51.10°6
422 0.511  1.036 2817  4.65.1076
450  0.544  1.037 2726  4.82.10°6
486  0.588  1.039 2596  5.07.107°6
518  0.627  1.041 2466  5.35.1076
540  0.653  1.043 2368  5.58.10°6
578  0.699  1.046 2177  6.05.1076
602  0.728  1.049 2038 6.41.1076
624  0.755  1.053 1893  6.81.10°6

643  0.778  24.79 843  7.23.10°6
676  0.818  25.39 816  7.27.10°6
684  0.828 2551 809  7.28.10°6
698  0.845  25.75 796  7.30.10°6
716 0.866  26.11 780  7.32.1076
726 0.878  26.35 771 7.34.10°6
736 0.890  26.59 762  7.35.1076
750  0.907  26.83 750  7.37.10°6
762 0.922  27.19 740  7.39.1076
772 0934 2731 732 7.40.10°
782  0.946  27.55 723 7.42.1076
792 0.958  27.79 715  7.43.1076
802 0.970  28.03 707 7.45.1076
806 0.975  28.15 703 7.45.1076
816  0.987  28.39 695  7.47.10°6
824  0.997 28.63 689  7.48.1076
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Tabulka 5.3: Zavislost 7, Veo, a M na rotacni rychlosti hvézdy. Parametry
hvézdy odpovidaji modelu M-45 z tabulky 5.1.

Urot Q Tcrit / R, Voo M
[km/s] [km/s]  [Mg /rok]

0 0.000 1.031 3257  2.02.1076
40 0.051  1.031 3252  2.02.10°6
102 0.129 1.031 3224  2.04.10°
158  0.200 1.031 3176  2.08.10°6
186  0.235  1.032 3145 2.10.10°6
216  0.273  1.032 3105 2.13.10°
242 0.306  1.032 3065 2.17.10°6
272 0.344  1.033 3012 2.21.10°
298  0.377 1.034 2961  2.25.10°6
330 0.418 1.034 2800 2.32.1076
356  0.450  1.035 2826  2.37.10°6
384  0.486  1.036 2749  2.45.1076
416  0.526  1.037 2652  2.55.1076
444  0.562  1.038 2557  2.65.1076
472 0597  1.040 2452  2.77.10°6
506  0.640  1.042 2309 2.95.10°6
534  0.676  1.044 2177 3.12.10°6
560  0.709  1.047 2039 3.32.10°
596  0.754  1.053 1813  3.67.10°6

615  0.778  25.03 810  3.89.10°6
626  0.792  25.27 799  3.90.10°6
638  0.807 2551 787  3.91.10°6
652  0.825  25.75 774 3.92.1076
664  0.840  25.99 764  3.93.10°6
676  0.855  26.23 753 3.94.1076
692  0.876  26.59 739  3.95.10°6
704 0.891  26.83 728  3.96.1076
714 0.903  27.07 720  3.97.10°6
726 0919 27.31 709  3.98.10°6
734 0929 27.55 703 3.98.10°6
744 0.941  27.79 694  3.99.10°6
754  0.954  28.03 686  4.00.1076
762  0.964 28.15 679  4.01.10°
774 0.979 2851 669  4.02.10°6
782  0.990 28.75 663  4.03.10°6
788  0.997  28.87 658  4.03.1076
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Tabulka 5.4: Zavislost 7, Veo, a M na rotacni rychlosti hvézdy. Parametry
hvézdy odpovidaji modelu Pa-42 7 tabulky 5.1.

Urot Q Tcrit / R, Voo M
[km/s] [km/s]  [Mg /rok]

0 0.000  1.052 1556  1.18.107°
30 0.074  1.052 1550 1.18.107°
60 0.148  1.052 1534  1.20.107°
90 0.221  1.053 1505 1.22.107°
120 0.295  1.055 1465 1.26.107°
134 0.330 1.055 1441  1.28.107°
166 0.408  1.058 1377  1.35.107°
181  0.445  1.059 1341  1.39.10°°
196  0.482  1.061 1301  1.43.107°
224  0.551  1.065 1214  1.54.107°
240  0.590  1.069 1156  1.62.107°
255  0.627  1.073 1095 1.71.107°
270  0.664  1.077 1028  1.81.107°
286  0.704  1.084 946  1.95.107°
307 0.755  1.097 816  2.18.107°

311  0.764 12.43 450  2.22.107°
316  0.777  12.43 444  2.23.107°
320 0.787  12.55 440  2.23.107°
325  0.800 12.67 436 2.24.107°
329  0.809 12.79 432 2.24.107°
334 0.822 12.79 427  2.25.107°
339  0.834 1291 422 2.25.107°
343  0.844 13.03 418  2.26.107°
347  0.854 13.15 415  2.26.107°
353  0.868  13.27 409  2.27.107°
358  0.881  13.39 404  2.28.107°
362  0.891  13.51 401  2.28.107°
366  0.900 13.63 397  2.28.10°°
371 0913 13.75 393  2.29.10°°
375 0923  13.87 389  2.30.107°
379 0932  13.99 385  2.30.107°
384 0945 14.11 381  2.31.10°°
388  0.955 14.23 377 2.31.10°°
393 0967 14.35 373 2.32.107°
398 0979  14.47 369  2.33.10°°
400  0.984  14.59 367  2.33.107°
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Tabulka 5.5: Zavislost 7, Veo, a M na rotacni rychlosti hvézdy. Parametry
hvézdy odpovidaji modelu P-40 z tabulky 5.1.

Urot Q Tcrit / R, Voo M
[km/s] [km/s]  [Mg /rok]

0 0.000  1.039 2508 1.98.107
30 0.048 1.039 2504  1.98.107
60  0.096 1.039 2493  1.99.1077
104  0.167  1.040 2464  2.02.10°7
152 0.244  1.040 2412 2.07.1077
182 0.292  1.041 2370  2.11.10°7
212 0.340 1.042 2319 2.17.1077
230  0.369  1.043 2284  2.20.10°7
244  0.391  1.043 2255  2.24.1077
256  0.410 1.044 2228  2.27.10°7
268  0.430 1.044 2199  2.30.10°7
282  0.452  1.045 2164  2.34.10°7
296  0.474  1.046 2126  2.39.10~7
310 0.497  1.047 2086  2.44.1077
324 0519  1.047 2043  2.49.10°7
340  0.545  1.049 1990  2.56.1077
358  0.574  1.050 1926  2.65.107
370 0.593  1.052 1881  2.72.10° 7
38  0.619  1.053 1816  2.82.10° 7
400  0.641  1.056 1755  2.91.10° "
430  0.689  1.061 1610 3.16.10° 7
446  0.715  1.064 1521  3.32.10°°
468  0.750  1.071 1382  3.59.1077

481 0.771  20.59 653 3.77.1077
488 0.782  20.71 645 3.78.1077
504  0.808  21.07 630 3.79.1077
516 0.827  21.31 619 3.80.1077
530 0.849  21.55 606 3.82.1077
938 0.862  21.79 599 3.82.1077
948 0.878  22.03 590 3.84.1077
958 0.894  22.27 981 3.85.1077
566 0.907  22.39 574  3.85.1077
976 0.923  22.63 966 3.87.1077
590 0.946  22.99 554  3.88.1077
600 0.962  23.35 546 3.89.1077
614 0984  23.71 534  3.91.1077
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Tabulka 5.6: Zavislost 7, Ve, a M na rotacni rychlosti hvézdy. Parametry
hvézdy odpovidaji modelu P-30 z tabulky 5.1.

Urot Q Tcrit / R, Voo M
fen/) fans]  [Mo/rok]

0 0.000  1.037 2195 1.77.10°
46 0.067  1.037 2189 1.78.1076
90 0.132  1.038 2171  1.80.10°
134 0.196  1.038 2140 1.83.1076
182  0.266  1.039 2093 1.89.107°6
226  0.330  1.040 2035 1.97.10°6
242  0.354  1.040 2011  2.00.10°
260 0.380  1.041 1981  2.04.10°
276  0.403  1.041 1952  2.09.10°
202  0.427  1.041 1921  2.13.1076
308  0.450  1.042 1887 2.18.107F
326  0.476  1.043 1847  2.24.1076
338 0494 1.044 1818  2.29.10°
356  0.520 1.044 1772 2.37.10°6
378  0.552  1.046 1710 2.48.1076
396  0.579  1.047 1655 2.58.1076
410  0.599  1.049 1608  2.67.1076
420  0.614  1.049 1573 2.73.1076
430  0.628  1.050 1536  2.81.107
455  0.665  1.053 1432 3.02.10°

486 0.709  25.27 653 3.35.1076
490 0.716  25.39 648 3.36.1076
510 0.745  25.87 630 3.38.1076
530 0.775  26.35 613 3.40.1076
954  0.810  26.95 993 3.43.1076
972 0.836  27.55 979 3.45.1076
580 0.848  27.79 972 3.46.10~6
988 0.859  28.03 566 3.47.1076
596 0.871  28.27 959 3.48.1076
608 0.888  28.63 550 3.49.1076
622 0.909 29.11 939 3.51.1076
638 0.932  29.59 527  3.53.1076
648 0.947  29.95 519 3.54.1076
656 0.959  30.19 913 3.55.1076
661 0.966  30.43 510 3.56.1076
670 0.979  30.67 503 3.57.1076
675 0.986  30.91 500 3.58.1076
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Tabulka 5.7: Zavislost 7, Veo, a M na rotacni rychlosti hvézdy. Parametry
hvézdy odpovidaji modelu M-25 z tabulky 5.1.

Urot Q Tcrit / R, Voo M
[km/s] [km/s]  [Mg/rok]

0 0.000  1.035 1576  1.88.107°
52 0.084  1.035 1568  1.89.107?
98 0.158  1.035 1548  1.94.107°
146  0.235  1.036 1514  2.02.107°
176  0.283  1.037 1486  2.09.107°
204  0.328  1.038 1453  2.17.107°
220 0.354  1.038 1432 2.22.107°
240  0.386  1.039 1403  2.30.107°
262  0.422  1.040 1368  2.40.107°
286  0.460  1.041 1324  2.53.107°
306  0.492  1.042 1283  2.66.107°
324  0.521  1.043 1242 2.80.107°
346  0.557  1.045 1186  2.99.107°
362  0.582  1.046 1140  3.16.107°
382  0.615  1.049 1074  3.40.107°

400  0.643  21.55 521  3.66.107°
412 0.663  21.91 510  3.67.107°
424  0.682 22.15 501  3.69.107°
432 0.695  22.39 495  3.70.107°
440  0.708  22.63 489  3.71.107°
460  0.740 23.11 474 3.74.107°
476 0.766  23.59 462  3.76.107°
482  0.775  23.83 458  3.77.107°
488  0.785  24.07 453  3.78.107°
496  0.798  24.31 448  3.79.107°
512 0.824  24.79 436 3.81.107°
516  0.830 24.91 434  3.82.107°
522 0.840 25.15 430  3.83.107°
528  0.849  25.39 425  3.84.107°
542  0.872  25.87 416  3.86.107°
552  0.888  26.23 409  3.88.1077
562  0.904  26.59 403  3.89.107°
572 0.920  26.95 397  3.91.107°
578  0.930 27.19 393 3.92.107°
584  0.940  27.43 389  3.93.107°
590 0.949  27.67 385  3.94.107°
608  0.978  28.03 374  3.97.107°
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Tabulka 5.8: Zavislost reit, Voo, a M na rota¢ni rychlosti hvézdy. Parametry
hvézdy odpovidaji modelu M-20 z tabulky 5.1.

Urot Q Tcrit / R, Vo M
[km/s] [km/s]  [Mg/rok]

0 0.000 1.016 1903  9.25.10°10
48 0.081 1.016 1895  9.31.10710
80 0.134  1.016 1880  9.43.1010
130 0.218  1.017 1844 9.73.10°10
146  0.245  1.017 1828  9.87.10710
182  0.305  1.017 1785  1.02.107°
198  0.332  1.017 1763 1.04.107°
228  0.383  1.018 1715 1.09.107?
256  0.430  1.019 1663  1.14.107°
282  0.473  1.019 1607  1.21.107°
314  0.527  1.020 1528  1.30.107°
336 0.564  1.021 1466  1.38.107°
368  0.618  1.023 1362  1.53.107°
396  0.665 1.025 1255  1.70.107°
409  0.686  1.026 1199  1.80.107°

429  0.720  21.67 486 1.98.107°
450  0.755  22.15 469 1.98.107°
466  0.782  22.63 458 1.98.107°
476 0.799  22.87 450 1.98.107°
484  0.812  23.11 445 1.98.107°
492 0.826  23.35 439 1.99.1079
502  0.843  23.59 432 1.99.107°
510 0.856  23.83 426 1.99.107?
516  0.866  24.07 422 1.99.107°
524 0.879  24.31 417 1.99.107°
532  0.893  24.55 411 1.99.107°
540  0.906  24.79 406  2.00.107°
548  0.920  25.03 401 2.00.107?
554  0.930 25.27 397  2.00.107°
562  0.943  25.51 392 2.00.107?
568  0.953  25.75 388  2.00.107°
576  0.967  25.99 383  2.00.107°
582  0.977  26.23 379 2.01.107?
590  0.990  26.47 375  2.01.107°
592 0.994  26.59 373 2.01.107°
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Tabulka 5.9: Zavislost reit, Voo, a M na rota¢ni rychlosti hvézdy. Parametry
hvézdy odpovidaji modelu M-17 z tabulky 5.1.

Urot Q Tcrit / R, Voo M
[km/s] [km/s]  [Mg /rok]

0 0.000  1.092 688  1.74.107°
19 0.047  1.092 686  1.75.107°
46 0.114  1.093 680  1.79.107°
68 0.168  1.094 670  1.84.107°
87 0.215  1.095 659  1.91.107°
94  0.232  1.096 654  1.94.107°
104  0.257  1.097 646  1.99.107°
113 0.279  1.098 638  2.04.107°
120 0.296  1.099 631  2.09.107°
127 0.314  1.100 623  2.13.107°
134 0.331  1.101 615  2.18.107°
142 0.351  1.103 605  2.25.107°
159  0.393  1.106 580  2.41.107°

197  0.488  15.67 335  2.94.107°
206 0.509 15.91 327 2.97.107°
222  0.548  16.39 315  3.04.107°
229  0.566  16.63 310  3.07.107°
236 0.583  16.99 305  3.10.107°
244  0.603 17.23 300 3.13.107°
253 0.625  17.59 293  3.17.107°
259  0.640 17.83 289  3.20.107°
271  0.669 18.31 281  3.25.107°
278  0.687  18.67 277  3.28.107°
286  0.706  19.03 271 3.32.107°
291  0.719 19.15 268  3.35.107°
302  0.746  19.75 261  3.41.107°
313 0.773  20.23 254  3.47.107°
320 0.790  20.59 250  3.50.107°
330 0.815  21.07 244  3.56.107°
341  0.842  21.67 237  3.63.107°
350 0.864 22.15 232 3.68.107°
356  0.879  22.51 228  3.72.107°
365 0.901  22.99 223 3.77.107°
374 0.924  23.47 218  3.83.107°
382  0.943 23.95 214  3.88.107°
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bodu ziskana na zakladé splnéni kritické podminky (4.18). Ctvrty sloupec obsa-
huje rychlost hvézdného vétru ve velké vzdalenosti od hvézdy. Jedna se zpravidla
o vzdalenost nékolika desitek poloméru hvézdy, s dalsim zvySovanim vzdalenosti
se rychlost vétru nijak vyrazné neméni (viz § 5.1) a proto tuto rychlost muzeme
povazovat za konec¢nou rychlost hvézdného vétru. Paty sloupec tabulky obsahuje
hodnotu rychlosti ztraty hmoty.

Pohledem na tabulky zjistime, ze malé hodnoty rota¢nich rychlosti, 2 < 0.2,
maji velmi maly vliv na globalni charakteristiky vétri bez ohledu na model
hvézdy; poloha kritického bodu, kone¢né rychlost hvézdného vétru ani rychlost
ztraty hmoty se nijak vyrazné neméni v porovnani s ptipady nerotujicich modeli
hvézd. Zahrnuti rotace do pohybové rovnice vede ke zméné velikosti efektivni gra-
vitacni sily, nicméné pii rotac¢ni rychlosti €2 = 0.2 se velikost efektivni gravita¢ni
sily na povrchu hvézdy zmensi o 4% (5.4).

Vyssi rotacni rychlost vice ovliviiuje globalni charakteristiky vétri v porovnani
s pomalu rotujicimi modely. Cim vice se blizi hodnota rotacni rychlosti hodnoté
prechodové rotac¢ni rychlosti, tim vice roste rychlost ztraty hmoty a klesa ko-
ne¢né rychlost vétru. Konecné rychlost vétru je vyrazné mensi, napt. pro model
hvézdy P-50 rotujici rychlosti 2 ~ 0.76 dosahuje kone¢na rychlost vétru témér
polovi¢éni hodnoty ve srovnani s nerotujicim modelem, u modelu M-20 pro ro-
taéni rychlost 2 ~ 0.67 dosahuje kone¢na rychlost vétru 2/3 hodnoty nerotuji-
ctho modelu. Velké rotacni rychlosti ovliviiuji také rychlost ztraty hmoty. Rychlost
ztraty hmoty v oblasti rovniku se nijak vyrazné neméni pro malé rotac¢ni rychlosti,
nicméné pro Q — Qguiten postupné prechazi ve strmy rist (viz § 5.2), pro model
hvézdy P-40 rotujici rychlosti 2 ~ 0.75 je rychlost ztraty hmoty 1.8krat vyssi
nez pro pripad nerotujictho modelu. Naproti tomu poloha kritického bodu se
nijak vyrazné neméni a kriticky bod se stdle nachazi v tésné blizkosti hvézdy
(viz obr. 5.7). Rychlost ztraty hmoty je dana polohou kritického bodu. Protoze
pozadujeme, aby rychlost vétru hladce prechézela z nizkych rychlosti blizko po-
vrchu hvézdy do vysokych rychlosti daleko od hvézdy, pak poloha kritického bodu
a tim i rychlost ztraty hmoty je urc¢ena jednoznacné pro zadanou hustotu na spod-
nim okraji (viz § 3.4). Rotace hvézdy polohu kritického bodu pf#ili§ neovliviiuje,
jeho poloha je dana korekénim faktorem (2.43), nicméné rotace vede k vyssi rych-
losti vétru na povrchu hvézdy, coz ma za néasledek vyssi hodnotu rychlosti ztraty
hmoty.

Jestlize hvézda rotuje rychlosti 2 > Qgyiten, pak feSenim hydrodynamickych
rovnic dostavame pomala feSeni. Pro tyto rotacni rychlosti se objevuje nova tiida
kritickych bodi nachéazejicich se daleko od hvézdy, zatimco t¥ida kritickych bodii,
ktera piislusi rychlym fesenim (m-CAK kritické body) a tedy rota¢nim rychlos-
tem € < Qgyiteh, zanika. Napf. pro model hvézdy P-30 rotujici rychlosti €2 ~ 0.8
(> Qswiten) dostavame polohu kritického bodu ve vzdalenosti 7oy ~ 27 R,. V pii-
padé rychlych feseni se kriticky bod nachézel blizko povrchu hvézdy, pro Q ~ 0.63
(< Qswiten) Terit ~ 1.05 R, (viz tab. 5.6). Poloha kritického bodu jiz neni urco-
vana korekénim faktorem (2.43), ktery méa vliv na dynamiku vétru pouze v tésné
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Obrazek 5.8: Rychlostni profily vétru pro rotac¢ni rychlosti € — Qgwiten. Posledni
rychlé FeSeni a prvni pomalé feSeni zakresleno plnou ¢arou, oscilujici feseni tecko-
vané. Parametry hvézdy odpovidaji modelu M-25 z tabulky 5.1. Qgyiten = 0.644.

blizkosti hvézdy, jak tomu bylo v pripadé rychlych feseni. Pro rotac¢ni rychlosti
Q > Qquiten poloha kritického bodu vyrazné zavisi na rotac¢ni rychlosti hvézdy.

Mezi poslednim rychlym feSenim a prvnim pomalym feSenim uvedenym v ta-
bulkéich 5.2 az 5.9 se vyskytuje mezera. Radek nad mezerou odpovida poslednimu
moznému rychlému feseni, fddek pod mezerou prvnimu pomalému feseni, které
nastava pro 2 = Qguiten. V tomto pripadé je kritickd podminka splnéna soucasné
ve dvou bodech: v m-CAK kritickém bodé i v novém kritickém bodé (viz obr. 5.9,
vpravo). Pro kazdy model hvézdy tak dand mezera v tabulce reprezentuje interval
rota¢nich rychlosti, pro ktery se pti vypoc¢tech modelu vétri objevuji numerické
potize. Jestlize od posledniho rychlého feSeni zvySujeme rota¢ni rychlost, pak do-
stavame FeSeni, kteréd jsou nestabilni. Nestabilni feSeni dostavame také v pripadé,
kdy pro Q = Qgwiten pozadujeme, aby Feseni prochézelo m-CAK kritickym bo-
dem. Zvysovani rota¢ni rychlosti (Q — Qgwiten) navic zpusobuje skokové zmény
kone¢né rychlosti vétru. Tato feSeni ukazuje obrézek 5.8 pro model hvézdy M-
25 (viz tab. 5.1). V obrazku je zakresleno pro srovnani posledni rychlé Feseni
(2 ~ 0.615) a prvni pomalé feseni (2 ~ 0.644). Mira nestability feseni je také
ovlivnéna hustotou zvolené sité, na které hydrodynamické rovnice fesime (feseni
pro 2 ~ 0.641). Pro razné modely hvézd je interval, ve kterém dostavame nesta-
bilni feseni vétru, ruzné siroky. Numerické problémy pii vypoctech modeli vétriu
oznamovali napt. PPK, nicméné tyto se tykali ziskani feSeni pro vysoké rotacéni
rychlosti, které se nadm narozdil od nich ziskat podarilo.

Pohledem na tabulky 5.2 az 5.9 zjistime, ze pfechod mezi rychlym a poma-
lym feSenim nastava pro ruzné hodnoty rotacni rychlosti Qgwiten (vice § 5.3.3).
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Obrazek 5.9: Prubéh kritické podminky (4.18). Kriticky bod se nachazi v misté,
kde je splnéna kritickA podminka. Parametry hvézdy odpovidaji modelu P-30
z tabulky 5.1. Vievo: Pribéh kritické podminky pro rotac¢ni rychlosti Q = 0.75
a 0.95. Vpravo: Prubéh kritické podminky pro rota¢ni rychlost 2 = Qgwiten-

Velmi vysoké rotacni rychlosti zpusobuji prudky pokles konec¢né rychlosti vétru
v porovnani s nerotujicim modelem, napi. pro model hvézdy M-20 dosahuje ko-
ne¢na rychlost vétru jen 300km/s pii  — 1, coz predstavuje pokles na 16 %
hodnoty nerotujictho modelu. U vSech modeli mizeme dale pozorovat, ze zvy-
seni rotacni rychlosti nad hodnotu Qgyitcn nepusobi dalsi vyrazny pokles konecné
rychlosti vétru (viz obr. 5.10 a 5.11). Tok hmoty z hvézdy pro rota¢ni rychlosti
Q > Qgwiten roste velmi zvolna, nap¥. pro model hvézdy M-25 je relativni tok
hmoty v rovnikové oblasti téméf dvojnasobny, pokud hodnota rotacni rychlosti
dosdhne hodnoty prechodové rota¢ni rychlosti, pro 2 = 0.9 dostavame relativni
tok hmoty mirné zvyseny, M(Q)/M(Q = 0) = 2.07 (viz tab. 5.7). Podobna situ-
ace nastava pro vSechny modely (viz obr. 5.10 a 5.11).

Vysledky naseho modelovini miizeme porovnat s numerickymi vypocty, které
provedl Curé (2004). Zvolime stejné parametry modelu hvézdy i modelu zafivé
sily: M-25, £ = 0.3, a = 0.5, 6 = 0.07. Porovnéani vypoc¢tu pro nerotujici vitr
a pro vitr rotujici rychlosti 2 = 0.8 ukazuje tabulka 5.10. Pfestoze nachézime
relativné dobrou shodu v piipadé rychle rotujiciho vétru, pro €2 = 0 dostaviame
vysledky, které se odlisuji mnohem vice. Odlisnost vysledki muze byt zptusobena
jak v rozdilném pristupu metody feSeni, tak také riznym nastavenim parametru
vétru. V nasem modelu vétru zaddvame spodni okrajovou podminku pevnou vol-
bou hustoty na spodnim okraji (viz § 4.4). Naproti tomu Curé uziva dalsi velmi
rozsiteny zpusob zadani hustoty fotosféry a to pomoci vzorce:

/ OO oup(r)dr — ; (5.8)

Nicméné i tato podminka vede k nastaveni hustoty na spodnim okraji, tedy hus-
toty fotosféry. Kazdé hodnoté optické tloustky fotosféry odpovida vidy jedna
hodnota hustoty fotoséry a naopak (Aratijo, 1995). Oba pristupy jsou ekviva-
lentni, odlisnost ve vypoctech nezptisobuji. Dalsim prvkem, ktery miize ovlivnit
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Obréazek 5.10: Kone¢na rychlost hvézdného vétru a relativni tok hmoty v za-
vislosti na rotac¢ni rychlosti hvézdy. Relativni tok hmoty je vyjadien jako pomér
M(Q)/M(Q = 0). V grafech Sipkou vyznacena piechodova rotacni rychlost. Vievo
nahore: P-50. Vpravo nahore: M-45. Vievo dole: Pa-42. Vpravo dole: P-40.
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Obréazek 5.11: Konec¢na rychlost hvézdného vétru a relativni tok hmoty v za-
vislosti na rotac¢ni rychlosti hvézdy. Relativni tok hmoty je vyjadien jako pomér
M(Q)/M(Q = 0). V grafech Sipkou vyznacena piechodova rotacni rychlost. Vievo
nahore: P-30. Vpravo nahore: M-25. Vievo dole: M-20. Vpravo dole: M-1T7.
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Tabulka 5.10: Porovnani vypoc¢ti modeli hvézdného vétru s vypocty provedenymi
Curé (2004) pro rota¢ni rychlosti = 0 a 0.8. Parametry hvézdy odpovidaji
modelu M-25 z tabulky 5.1, parametry zaiivé sily: £ = 0.3, a = 0.5, § = 0.07.

Q Terit /R* Voo M
[km/s]  [Mg/rok]

0 1.035 1576  1.88.1079
1.014 2025 3.18.107% Curé (2004)

0.8 24.31 447  3.79.1079
23.63 443 6.85.107% Curé (2004)

Tabulka 5.11: Rychlost ztraty hmoty v zavislosti na spodni okrajové hustoté a che-
mickém slozeni. Parametry hvézdy odpovidaji modelu M-25 z tabulky 5.1.

M[1079 M, /rok]
Q  polg/em®] jenH N(He)/N(H)=0.1

0.0 110710 2484 1.891
1.1071  2.466 1.877
2.10712  2.452 1.867

0.5 1107  3.577 2.718
1.10711  3.549 2.697
2.10712  3.528 2.681

vysledny model, je chemické slozeni vétru. Chemické slozeni vétru vstupuje do na-
Seho modelu pies elektronovou opacitu (2.6). Pro ¢isté vodikovy vitr dostavame
oo ~ 0.4 g7tem? (2.6). V naSem piipadé volime hmotnostni zastoupeni vodiku
ve vétru X = 0.716, coz odpovida poméru poctu atomu helia vzhledem k poctu
atomu vodiku ~ 1/10. Pro tuto hodnotu dostavame pro elektronovou opacitu
0o ~ 0.34g L em?. Curé tuto hodnotu neudava.

Vliv nastaveni spodni okrajové hustoty a chemického slozeni vétru na model
vétru shrnuje tabulka 5.11. Pro tfi rizné hodnoty spodni okrajové hustoty a dvé
rizné volby chemického slozeni vétru zachycuje zménu rychlosti ztraty hmoty
pro rota¢ni rychlosti €2 = 0 a 0.5. Ruzna volba spodni okrajové hustoty mé pouze
nepatrny vliv na rychlost ztraty hmoty, pficemz tento vliv rotace vétru nijak ne-
ovliviiuje. Naproti tomu rychlost ztraty hmoty je zanéné ovliviiovina chemickym
slozenim vétru. Elektronova opacita ve vyrazu pro zarivou silu vystupuje jako
konstanta timérnosti, gl ~ o'~ pro Esté vodikovy vitr je zafiva sila vets
0 ~ 10% v celém vétru, coz vede k naristu M o 30 %.
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5.3.2 Disk okolo rychle rotujicich horkych hvézd

Doposud jsme se zabyvali vlivem odstiedivé sily na charakteristiky hvézdného vé-
tru v rdmci jednorozmérného modelu. Tyto vysledky miizeme také snadno apli-
kovat ve dvourozmérném modelu. Za predpokladu sféricko-symetrického tvaru
hvézdy plati pro rotac¢ni rychlost na povrchu hvézdy:

Vrot (0) = Urot (0 = 90°) sin 6, (5.9)

kde thel 6 je tihel mezi polem a rovnikem hvézdy (viz obr. 3.1) a v (6 = 90°)
je rota¢ni rychlost na rovniku. Pro thel # = 0°, ktery odpovida pélu hvézdy,
dostavame v,o; = 0km/s, tzn. model vétru pro nerotujici hvézdu odpovida hvézd-
nému vétru, ktery unikd z poli hvézdy (oznac¢ujeme jako polarni vitr). Rota¢ni
rychlost na rovniku v,,; dostavame pro thel 8 = 90° a tak plati, Ze model vétru
pro rotac¢ni rychlost v, odpovidd modelu vétru, ktery unik& z rovniku hvézdy,
jejiz rota¢ni rychlost na rovniku dosahuje hodnoty v,y (0znac¢ujeme jako rovni-
kovy vitr). Dvourozmérny model vétru dostavame potom tak, ze kazdému thlu 0
prifadime model vétru spocteny pro rotacni rychlost podle vztahu 5.9.

Vysledny dvourozmérny model vétru pro model hvézdy P-20 (viz tab. 5.1)
ukazuje obrézek 5.12, ptricemz kazda krivka ptredstavuje podil mezi hustotnim
profilem vétru pro dany thel # a hustotnim profilem pro = 0°. Kazda krivka
tak udéava, kolikrat je hustota vétru pro dany thel 6 vétsi v porovnani s hustotou
polérniho vétru. Dvourozmérny model vétru byl vytvotren nasledujicim zpisobem.
Rota¢ni rychlost hvézdy na rovniku byla zvolena v,,; = 328km/s (2 = 0.9).
Hustotni profily pro rotacni rychlosti hvézdy mensi ne7 je hodnota na rovniku
odpovidaji hustotnim profilim pro thly 6 podle vztahu 5.9. Jednotlivé kiivky
v grafu jsou vypoctené pro rotacni rychlosti v,y = Okm/s, 60km/s, 112km/s,
165km/s, 212km/s, 254km/s, 284 km/s, 308 km/s, 322km/s a 328 km/s, které
odpovidaji modelim pro tyto thly: 6 = 0°, 11°, 20°, 30°, 40°, 51°, 60°, 70°, 79°
a 90°.

7 obrazku je patrné, ze maximalniho hustotniho poméru dosahuje hvézdny
vitr pro oblast rovniku. Zde se nejvice projevuje pusobeni odstiedivé sily a proto
se v dal$im zamérime pravé na rovnikovou oblast.

Na obrazku 5.13 je znazornéno porovnani rychlostnich profila vétru pro rota¢ni
rychlosti €2 = 0.9 néalezejici k pomalym feSenim, 2 = 0.6, které patii do sku-
piny rychlych FeSeni (viz tab. 5.6), a nerotujici vitr. Zaroven je zde zakreslen
prubéh tnikové rychlosti z hvézdy. Parametry hvézdy odpovidaji modelu P-30
z tabulky 5.1. Mezi pomalym a rychlym feSenim jsou napadné dvé odlignosti. Ko-
nec¢né rychlost hvézdného vétru je vyrazné mensi v porovnani s rychlym resenim,
1600 km/s — 550km/s. Ve vzdalenosti ~ 1.5 R, dosahuje pomalé feSeni rych-
losti ~ 150 km/s, zatimco rychlé Feseni (2 = 0.6) dosahuje rychlosti ~ 800 km/s.
Néarust rychlosti vétru blizko hvézdy je v pfipadé pomalého feseni mnohem po-
zvolnéjsi, rychlost hvézdného vétru dosahuje 90 % konecné rychlosti vétru ve vzda-
lenosti ~ 19 R,, v ptipadé rychlého feseni jiz ve vzdalenosti ~ 5 R,. Castice vétru
presto unikaji z gravita¢niho pole hvézdy, jak naznac¢uje prubéh tnikové rychlosti.
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Obrazek 5.12: Porovnani poméru hustot vétru p(0)/p(6 = 0°) v zavislosti na tuhlu
f. Rovnikova rota¢ni rychlost 2 = 0.9. Parametry hvézdy odpovidaji modelu P-20
z tabulky 5.1.
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Obréazek 5.13: Porovnani rychlostniho profilu modelu vétru pro rotacni rychlosti
2 = 0.6 a 0.9. Pro srovnani zakreslen model nerotujiciho vétru a priubéh tunikové
rychlosti ¢astic (pFerusovana ¢ara) v zavislosti na poloze ve vétru. Parametry
hvézdy odpovidaji modelu P-30 z tabulky 5.1.
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Obrazek 5.14: Porovnani pomeéru hustot mezi rovnikovym a polarnim vétrem
pro rota¢ni rychlosti 2 = 0.6 a 0.9. Parametry hvézdy odpovidaji modelu P-30
z tabulky 5.1.

Vliv rotace hvézdy na hustotu vétru ukazuje obrazek 5.14. Na tomto obrazku
jsou znazornény poméry hustot mezi rovnikovym a polarnim vétrem pro rotacni
rychlosti €2 = 0.6 a €2 = 0.9. Parametry hvézdy odpovidaji modelu P-30 z pired-
choziho prikladu. Pomér hustot v tésné blizkosti hvézdy dosahuje svého maxima,
dale od hvézdy je priblizné konstantni. Nartist poméru hustot v tésné blizkosti
hvézdy je zptisoben mirnéjsim poklesem hustoty rotujiciho vétru ve srovnani s ne-
rotujicim vétrem (viz obr. 5.5). V této oblasti je vitr urychlovan prevazné zarivou
silou kontinua a gradientem tlaku plynu, jehoz ptisobeni v piipadé rotujici hvézdy
zasahuje do vétsi vzdalenosti (viz obr. 5.4). Pomér hustot pro 2 = 0.6 dosahuje
v tésné blizkosti hvézdy proy/ppol ~ 5, dale od hvézdy je hustota vétru asi 2krat
vétsi v porovnani s polarnim vétrem. V piipadé velmi rychle rotujiciho vétru,
Q = 0.9, jsou poméry hustot vyraznéjsi. Hustota vétru je do velkych vzdalenosti
10krat vétsi v porovnani s polarnim vétrem a v tésné blizkosti hvézdy dosahuje
pomér hustot prov/pPpol ~ 102. V tésné blizkosti hvézdy tak vznika husty disk,
ktery dosahuje do vzdalenosti 1.2 R,, pricemz dale od hvézdy se Sifi relativné
pomaly a husty vitr.

Obréazek 5.15 ukazuje porovnéani vysledku naseho modelu (vlevo) s modelem
zapoCitavajicim rotacni zplosténi hvézdy a zarivou silu vypocitanou s ohledem
na rozdilné teploty rovnikovych a polarnich oblasti (vpravo; Venero a kol., 2008).
Autofi uvadi vznik hustého disku do vzdalenosti r < 2 R,. Pro tcely srovnani
pouzivame stejny model: model hvézdy Mv-25 (viz tab. 5.1), Q = 0.9. Vysledkem
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Obréazek 5.15: Pomér hustot mezi rovnikovym a polarnim vétrem. Parametry
hvézdy odpovidaji modelu Mv-25 z tabulky 5.1. = 0.9. Vievo: Vysledek naseho
modelovani. Vpravo: Venero a kol. (2008).

naseho modelovani vznika v tésné blizkosti hvézdy husty disk s velmi podobnym
hustotnim pomérem mezi rovnikovym a polarnim vétrem jako ziskali Venero a kol.
(2008). Musime ale poznamenat, ze autory uvedend hodnota pro rozsah disku
je znacné nadsazend. Disk se vytvaii do vzdalenosti asi 1.2 R,, ve vzdalenosti
r = 1.5 R, dosahuje pomér hustot asi 15.

Obréazek 5.16 ukazuje, jakym zpiisobem ovliviiuje hustota vétru na spodnim
okraji celkové rozlozeni hustoty ve vétru. Parametry hvézdy odpovidaji modelu
M-25 z tabulky 5.1, kriticka rota¢ni rychlost hvézdy ve, = 622km/s. Cim VySSi
je hustota vétru na spodnim okraji, tim vétsi je hustota disku v tésné bliz-
kosti hvézdy. Pro Q = 0.98 a py = 107 %gem ™ je pomér hustot velmi vysoky,
Prov/pPpol ~ 10° — 10*. Velmi husty disk se nachdzi v tésné blizkosti hvézdy
(r < 2R,). Volba spodni okrajové hustoty na hustotu vétru dale od hvézdy
nemé témeér zadny vliv a je pro vSechny hustoty na spodnim okraji témér stejné,
prov/ppol ~ 101-

5.3.3 Prtechodova rotac¢ni rychlost

V pfedchozich ¢astech jsme ukézali, Ze v tésné blizkosti rychle rotujicich hvézd
se vytvari velmi husty disk. Disk okolo hvézdy vznika pravé tehdy, pokud rotaéni
rychlost hvézdy dosdhne ptechodové rotacni rychlosti nebo hodnoty vyssi. Z ta-
bulek 5.2-5.9 je patrné, 7ze pomalé feSeni nastava pro rizné hodnoty rotacni rych-
losti hvézd. Hodnoty pifechodové rotacni rychlosti pro jednotlivé modely hvézd
shrnuje tabulka 5.12. Pro model hvézdy M-25 dosahuje pfechodova rotac¢ni rych-
lost Qgyiten = 0.643, u modelu M-17 hodnoty jesté mensi, gyiten = 0.488. Takto
nizké hodnoty rotacnich rychlosti, pro které nastava pomalé Feseni, ziskali Curé a
kol. (2011) pro jasné veleobry spektralni t¥idy A. Autofi udavaji vznik disku pro
2 < 0.4, nicméné FeSeni byla ziskana pro relativné vysoké hodnoty parametru 6,
ktery byl volen libovolné. Jak ukdzeme nize, vhodné nastaveni hodnoty parame-
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Obrazek 5.16: Porovnani poméru hustot mezi rovnikovym a polarnim vétrem pro
spodni okrajové hustoty py = 2.1072gcem™3, 1.107 ' g em™3 a 1.107%g cm 3.
Modely vétru pocitany pro rota¢ni rychlost €2 = 0.98. Parametry hvézdy odpovi-
daji modelu M-25 z tabulky 5.1.
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Tabulka 5.12: Vypo&itana hodnota vS¥i*" (resp. Qguien) pro dany spektralni typ
hvézdy.

Model Sp. typ  Tew oSN Qciiten

rot

K] [km/s]

M-17  B4IIl 17200 1974  0.488
M-20 B 20000 429.2 0.720
M-23 B2V 23000 3945  0.670
M-25  BIV 25000 399.9  0.643
P-30 0951 30000 4855  0.709
P-40 065V 40000 480.8  0.771
Pa-42  O4f 42000 3106  0.764
M-45  O5V 45000 614.7  0.778
P-50  O4(f)V 50000 6432  0.778

Tabulka 5.13: Vliv zmény T na hodnotu vf¥h (resp. Qgyien ). Parametry hvézdy
odpovidaji modelu P-30 z tabulky 5.1.

switch
Tem k (0% ) Ucrit, Urot, Qswitch

K] [km/s]  [km/s]
30000 0.170 0.590 0.090 684 4855  0.709

25000 0.170 0.590 0.090 721 512.8  0.711
25000 0.300 0.500 0.070 721 464.0  0.643

tru ¢ dokaze snizit rotacni rychlost hvézdy, pro kterou vzniki husty rovnikovy
disk. Hodnota pfechodové rotacni rychlosti tak muZe zaviset bud na parame-
trech samotné hvézdy nebo na parametrech hvézdného vétru. Zavislost vf¥itch
(resp. Qswiten) na teploté vétru ukazuje tabulka 5.13. Pokud se méni pouze tep-
lota vétru (parametry zafivé sily zistavaji stejné), pak Qgyiten Se téméfF neméni.
Stejné chovani vykazuje zména poloméru hvézdy nebo jeji hmotnosti. Odlisna
situace nastava, pokud se se zménou teploty méni i multiplikativni konstanty
zativé sily. V takovém piipadé se prechodova rotacni rychlost méni vyraznéji.
Efektivni teplota hvézdy urcuje, které absorpé¢ni ¢ary se nejvice podileji na urych-
lovani hvézdného vétru (viz obr. 2.1). Protoze je téchto ¢ar velmi mnoho, zavedli
CAK aproximativni p¥istup, kdy pro danou teplotu hvézdy urcili trojici para-
metru k, «, J, které popisuji soubor ¢ar piispivajicich vyznamné k urychlovani
vétru (viz § 2.3.2). Vzhledem k tomu, Ze multiplikativni konstanty zafiveé sily byly
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Tabulka 5.14: Vliv zmény multiplikativnich konstant zaiiveé sily k, o, 6 na vSuteh

Qswiten @ dalsi charakteristiky vétru. Parametry hvézdy odpovidaji modelu M-45
z tabulky 5.1.

k oY 5 Voo M Tet USNIEN Q) iten
[km/s] [Mg/rok] [R.] [km/s]

0.062 0.640 0.070 811 1.15.107¢ 25.03 613.3 0.776
0.124 0.640 0.070 810 3.80.1076 25.03 614.7 0.778
0.248 0.640 0.070 809 1.31.107° 25.03 616.1 0.780
0.124 0.540 0.070 705 1.10.107% 2155 5372 0.680
0.124 0.640 0.070 810 3.80.1076 25.03 614.7 0.778
0.124 0.740 0.070 949 1.00.107° 29.35 690.2 0.873
0.124 0.640 0.035 807 3.47.107% 23.95 639.0 0.809
0.124 0.640 0.070 810 3.89.107% 25.03 614.7 0.778
0.124 0.640 0.105 815 4.43.10°% 26.11 588.5 0.745

vypocitiny aproximativnim zpusobem, nic nebrani tomu, abychom se podivali,
jakym zptusobem se méni vystupni parametry modelu vétru se zménou jednotli-
vych parametru zariveé sily.

Tabulka 5.14 ukazuje vliv zmény parametru k, «, 0 na hodnotu piechodové
rotacni rychlosti a dalsi charakteristiky vétru. V dané trojici fadku oddélenych
mezerou se méni vzdy pouze jeden prarametr zarivé sily, pricemz ostatni para-
metry jsou pievzaty z PPK (viz také tab. 4.1). Z tabulky je patrné, 7e zména
parametru k£ ma velmi nepatrny vliv na zménu ptechodové rota¢ni rychlosti,
nicméné vyznamné ovliviiuje hodnotu rychlosti ztraty hmoty. Prechodova rotac¢ni
rychlost velmi silné zavisi na pramateru «, méné vyrazné zavisi na parametru ¢.
Prechodova rotac¢ni rychlost dosahuje nizsich hodnot v pfipadé mensich hodnot
parametru «, tedy pokud pro danou teplotu zvyhodnujeme opticky tenké c¢ary.
S klesajici hodnotou parametru « klesa rychlost ztraty hmoty i konecné rychlost
vétru. Pokud se mé zachovat tok z hvézdy, je potieba zvysit hodnotu parametru k;
parametr 6 ma na rychlost ztraty hmoty maly vliv.

5.3.4 Jev bistability

Jev bistability, v odborné literatute oznacovany jako bi-stability effect, je jev, kdy
se u dané hvézdy mohou vyskytovat dva druhy vétru, pricemz piechod od jednoho
druhu vétru ke druhému je zpiisoben malou zménou parametriu hvézdy, napt. efek-
tivni teploty. Tento jev poprvé objevili Pauldrach & Puls (1990), ktefi u hvézdy
P Cygni zjistili, ze vitr mtze byt rychly a ¥idky nebo pomaly a husty a to v zavis-
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losti na opacité vétru pro vilnovou délku ¢ary La. Pro hodnoty optické hloubky
mensi nez jedna je vitr pomaly zatimco pro hodnoty vétsi nez jedna je vitr rychly.
Zména optické hloubky zptusobuje skokovou zménu zékladnich parametri vétru,
kterd se v literatuie oznacuje jako tzv. bi-stability jump.

Pfi ur¢ité hodnoté stiedni hustoty vétru pii povrchu hvézdy (nebo také efek-
tivni teploty hvézdy nebo elektronové teploty vétru) se vitr stava opticky tlustym
pro zareni vodikového nebo heliového kontinua. To méa za nésledek vyraznou
zménu v ioniza¢ni strukture vétru. Protoze je nyni zafeni Lymanova kontinua
blokovano vysokou opacitou vodiku, nedochézi k fotoionizaci tézsich prvku, je-
jichz fotoioniza¢ni hrana lezi za Lymanovou hranou. Tézs{ prvky proto piechazeji
do niz§ich ioniza¢nich stavii. Ve srovnéni s ¢arami odpovidajicimi vySSim ioni-
zafnim staviim jsou tyto ¢ary méné opticky tlusté (mensi hodnota parametru «),
nicméné je jich mnohem vice (vétsi hodnota parametru k). To vede k naristu za-
rivé sily, poklesu konec¢né rychlosti vétru a néristu rychlosti ztraty hmoty a tim
i toku hmoty z hvézdy. Nasledkem toho roste hustota vétru (3.13), coz dale pod-
poruje rekombinac¢ni procesy ve vétru. Vysledkem tohoto procesu je ustaveni nové
zarivé rovnovahy ve vétru.

Jev bistability byl zaznamenan také u jasnych veleobriu v okoli teploty Teg =
21000 K (Lamers a kol., 1995), ktera odpovida pfiblizné spektralnimu typu BI.
Pro teploty T.g > 21 000 K vitr urychluji absorpce zafeni ionty ve vyssich ionizac-
nich stavech, jejichz ¢ary jsou vétSinou opticky tlusté, zatimco pro Tog < 21 000 K
je vitr urychlovan absorpcemi zareni ¢arami iontu nizsich ionizac¢nich stavii, kte-
rym odpovida mnohem vice ¢ar, jez jsou opticky tenké.

Ke zméné zékladnich parametriu hvézdy pri jejim povrchu miize dojit napf.
vlivem rotace hvézdy. Rotace hvézdy mé za nasledek rizné hodnoty efektivniho
gravita¢niho zrychleni na povrchu hvézdy a tak pro urcity tthel mezi polem a rov-
nikem hvézdy, ktery budeme znacit 6,,, miaze dojit k takové zméné optické hloubky
vétru, ze pro uhly 6 > 6, vane z hvézdy pomaly a husty vitr, zatimco pro 6 < 6,
se jedna o rychly a fidky vitr. Tento jev poprvé studovali Lamers & Pauldrach
(1991), piislugny model vétru byva v literatuie oznacovan jako tzv. rotation in-
duced bi-stability model. Velmi rychle rotujici hvézdy nezachovavaji sféricky sy-
metricky tvar, ale dochézi k jeho vyrazné deformaci: polarni polomér rotujici
hvézdy je kratsi, rovnikovy delsi (3.15). V dusledku toho je v oblasti polu vyssi
povrchové gravitacni zrychleni i teplota, v rovnikové oblasti nizsi povrchové gra-
vita¢ni zrychleni a teplota (3.14). Od pdlia k rovniku klesa povrchové gravita¢ni
zrychleni, tim roste tok hmoty z hvézdy a klesa konecné rychlost vétru. Pro ur-
¢itou hodnotu log g, které odpovida thel 6, je tok hmoty tak velky a rychlost
vétru tak mald, 7ze prudce vzroste optickd hloubka vétru v Lymanové kontinuu.
Ionty prispivajici k urychlovani vétru prejdou do nizsich ionizac¢nich stavi. Hlavni
prispévek k zarivé sile se tak presunuje z ¢ar vyssich ioniza¢nich stavi ionti v Ly-
manové kontinuu na ¢ary v Balmerové kontinuu odpovidajici nizsim ioniza¢nim
stavim. To vede k dalsimu néristu toku hmoty z hvézdy a poklesu rychlosti
vétru, coz mé za nasledek dalsi zvySovani optické hloubky vétru pro zareni Ly-
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manova kontinua. Lamers & Pauldrach (1991) uréili zavislost 71, na toku hmoty
z hvézdy F), a konec¢né rychlosti vétru v, pro hvézdy s teplotou T.g ~ 20 000 K:

,(0) ~ F2o 2R2f(T) ~ (1 — Q% cos )57, (5.10)

kde funkce f(77,) vyjadiuje zavislost 71, na jasové teploté hvézdy v Lymanové
kontinuu. Opticka hloubka vétru velmi silné zavisi na rychlosti rotace a na thlu
0; pokud hvézda rotuje rychlosti Q = 0.75, pak 71, ve srovnani s hodnotou na
polu vzroste 39krat pro 6 = 50° a 216krat pro § = 90°. Protoze p ~ E,, ~ M
a zarovein p ~ 1/v, (viz rov. 3.13), vzroste vyrazné i hustota vétru a pro thly
0 > 6, tak vznika velmi husty disk okolo hvézdy. Uhel @, uréime ze vztahu 5.10.
Napfi. pro model hvézdy Mp-20 (viz tab. 5.1) dostavame 71, = 0.049. Disk se tvori
pro hodnoty 7, ~ 3, coz pfi rota¢ni rychlosti {2 = 0.7 nastava pro thel 6, = 75°
(Lamers & Pauldrach, 1991).

Rozhodujicim faktorem pro nastaveni vétri rozdilnych vlastnosti rotujici hvéz-
dy je opacita vétru, kterd musi v oblasti polu nabyvat hodnoty mensi nez jedna
a v oblasti rovniku hodnoty vétsi. Vyse uvedeny model vétru je mozny pouze u né-
kterych spektralnich typti hvézd. Hvézdy, jejichz efektivni teplota T.g > 30 000 K,
dosahuji vysokych hodnot rychlosti ztraty hmoty, nicméné vitr téchto hvézd zi-
stava opticky tenky i v rovnikovych oblastech. Pro hvézdy s efektivnimi teplotami
Ter < 15000K je tok hmoty z hvézdy maly i pro v — vy a tak vitr zistava
také opticky tenky. Velmi efektivni ziustava tento model vétru pro hvézdy uvnitt
tohoto teplotniho intervalu, kterému odpovidaji rané hvézdy spektralni t¥idy B.
Mezi hvézdami spektralni t¥idy B se vyskytuje skupina hvézd, v jejichz spektrech
pozorujeme jednak velmi Siroké UV rezonanc¢ni ¢ary rozsitené do modré oblasti
spektra a zaroven tzké Balmerovské emisni Cary, pricemz spektra téchto hvézd
vykazuji navic vyrazny IR exces (viz napt. Swings, 2006). Jedna se o hvézdy ozna-
¢ované jako jasni Ble| veleobii. Souc¢asny vyskyt sirokych i tizkych ¢ar ve spektrech
téchto objektl nasvédc¢uje pritomnosti dvou ruznych slozek toku: rychlymu a iid-
kému toku v oblasti poli a hustému a pomalému toku v oblasti rovniku. Navrh
modelu, ktery by objasiioval vyskyt dvojiho druhu vétru, podal Zickgraf a kol.
(1985) a oznacuje se jako Zickgrafiiv model. Jednim z vystupu modelu je vysoky
pomér mezi rovnikovou a polarni hustotou vétru, prey/ppol ~ 10% — 10°.

V predchozi ¢asti (viz § 5.3.2) jsme ukazali, 7e zafivé hnany vitr v kombinaci
s velmi rychlou rotaci hvézdy sice vede ke vzniku velmi hustého disku v rovnikové
oblasti, ale pouze v tésné blizkosti hvézdy; dale od hvézdy se jedna "jen" o hustsi
a pomalejsi vitr (viz obr. 5.15, vlevo), coz na vysvétleni hustych diska v okoli
jasnych Ble] veleobrii nestaci. Teorie rotujicich hvézdnych vétrii hnanych zafenim
podava mnohem lepsi vysledky, pokud navic zapoc¢itame zménu optické hloubky
vétru zpusobenou zménou teploty na povrchu hvézdy (Pauldrach & Puls, 1990).

Pelupessy a kol. (2000) spocitali pomér hustot mezi rovnikovym a polarnim
vétrem pro model rotujictho jasného veleobra spektrilni ti¥idy B. Zafivou silu
parametrizovali trojici parametri k, a a d, kterou spocitali zvlast pro polarni
(pod skokem) a zvlast pro rovnikovou (nad skokem) oblast, v disledku rozdilnych
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teplot se na zativé sile podili rizné skupiny ionti. Parametry zativé sily spocitali
na zakladé NLTE modelu vétra hvézd spektralni tridy B, které vypocitali Vink a
kol. (1999). Vypoécitany pomér hustot, pyov/ppol ~ 10, k vysvétleni disku v okoli
jasnych Ble] veleobrii nestaci. Musime ale poznamenat, Ze feSeni byla ziskana pro
rota¢ni rychlosti Q < 0.6 (Qswiten ~ 0.65) a tedy pouze pro rychla feSeni vétru.
Pro pomalé feSeni (Q > Qgwiten) provedli vypocty Curé a kol. (2005) a ziskali
hodnotu poméru hustot ve vétru o fad vyssi v porovnani s rychlymi feSenimi.

Pro vypocet modelu vétru s rota¢nimi rychlostmi €2 > Qgyiten pouzijeme stejné
parametry modelu hvézdy a stejné parametry zatrivé sily jako Pelupessy a kol.
(2000): model Mp-25 (viz tab. 5.1); £ = 0.06 a o = 0.65 (Teg = 30000 K pro
oblast poli), k = 0.57 a o = 0.45 (Tog = 17000 K pro rovnikovou oblast), v obou
piipadech volime § = 0. V oblasti rovniku se tak na urychlovani vétru podili
vice ¢ar, pfi¢emz vétSina z nich je opticky tenkych. Vysledek modelovani ukazuje
obrazek 5.17. Na obrazku je zachycen pomér hustot mezi rovnikovym a polar-
nim vétrem pro rotac¢ni rychlost 2 = 0.90. V tésné blizkosti hvézdy se nachézi
velmi husty disk, prov/ppor ~ 103. Disk vznika pisobenim zafivé sily kontinua
a gradientu tlaku plynu. Jeho vznik je navic podporovan odstiedivou silou, ktera
uvoliiuje do prostoru v blizkosti hvézdy tim vice ¢astic, ¢im je rotace hvézdy
vétsi. Vysledek je tak stejny jako v pripadé rychle rotujicich vétri bez zapo-
¢itani efektu bi-stability (viz § 5.3). Dale od hvézdy (r > 2 R,) pomér hustot
kles, prov/ppol ~ 102 Curé a kol. (2005), ale dosahuje 10kréat vétsi hodnoty, nez
bez zapo¢teni bi-stability efektu (viz obr. 5.15, vlevo). Navic hustotni pomér je
vyssi v celém vétru. Zapocitani efektu bi-stability tak vede ke vzniku hustého
okolohvézdného disku.
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Obréazek 5.17: Pomér hustot mezi rovnikovym a polarnim vétrem. Parametry
hvézdy odpovidaji modelu Mp-25 z tabulky 5.1, €2 = 0.90.
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ZAavér

Hvézdné vétry horkych hvézd jsou urychlovany absorpci zareni ve spektralnich ¢a-
rach iontu uhliku, dusiku, zeleza a dalsich; k zarivé sile tak prispiva velmi mnoho
¢ar. Zarivou silu je mozno vypocitat soucasnym fesenim hydrodynamickych rov-
nic, rovnice pienosu zareni a jejich momentii a rovnic statistické rovnovahy. Misto
tohoto ¢asové naroc¢ného a komplikovaného zpiisobu jsem k vypoctu zarivé sily
pouzil velmi efektivni CAK aproximaci (CAK; Abbott 1982; PPK).

V disertac¢ni praci jsem se zabyval vypocty modeli rotujicich hvézdnych vétru
horkych hvézd. Tyto modely velmi dobie odpovidaji vétrim hvézd spektralnich
trid O a B, které v dusledku intenzivniho zarivého pole ztraci prostiednictvim
hvézdného vétru zna¢né mnozstvi hmoty (napf. Wilson & Dopita, 1985) a které
patii mezi rychle rotujici objekty (napi. Markova a kol., 2004). Model vétru je
popsan soustavou nelinearnich diferencidlnich rovnic, jejiz feSeni jsem ziskaval
numericky. Pro tento tcel jsem vytvofil program vitr.£90, ktery je rozsitenim
programu poskytnutého J. Krtickou (2003). Zaméfil jsem se na ¢asové nezavisly,
jednorozmérny, osové symetricky, izotermicky, jednoslozkovy model hvézdného
vétru. Rotaci hvézdného vétru jsem pocital ze zakona zachovani momentu hyb-
nosti.

Rotace hvézdy vyznamné ovliviiuje dynamiku hvézdného vétru. Odstiediva
sila pusobici na ¢astice vétru velmi efektivné snizuje tucinky gravitace, kterd je
v piipadé hvézd s vysokymi zarivymi vykony navic vyznamné redukovana zarivou
silou kontinua. Z hvézdné atmosféry unikéd vice ¢astic, hustota vétru blizko po-
vrchu hvézdy klesa pozvolnéji v porovnani s nerotujici hvézdou a tim se rozsituje
oblast, ve které pisobi vyznamnéji gradient tlaku plynu. Struktura vétru blizko
povrchu hvézdy tak velmi dobfe odpovida hydrostatickému modelu atmosféry.
Mnoho autorii udava vysoky pomér hustot mezi rovnikovym a polarnim (t.j. bez
zahrnuti rotace) vétrem pravé v této oblasti, diivodem neni pusobeni za¥ivé sily
v carach, ale vliv gradientu tlaku plynu a zafivé sily kontinua. Dile musim po-
znamenat, 7e tato oblast neni nijak rozsahld a dosahuje do vzdalenosti 1.1 R,
az 1.2 R,. Ve vétsich vzdalenostech je hustota vétru pouze zvysena. Pisobeni od-
stfedivé sily na ¢astice vétru je nicméné vyznamné pro vyssi rotac¢ni rychlosti.
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Pro rotacni rychlosti 2 < 0.2 nezavisle na zvoleném modelu dochézi ke zménam
globalnich charakteristik vétru v fadu pouhych nékolika procent.

Pokud rota¢ni rychlost hvézdy prekroc¢i prechodovou rotaéni rychlost (break-
up rotation velocity; Madura a kol., 2007), dojde k vyrazné zméné charakteru
feseni (Curé, 2004). Rychlost vétru v tésné blizkosti hvézdy nariista velmi zvolna
v porovnani s CAK feSenim a ve velkych vzdalenostech dosahuje asi 1/5 hodnoty
rychlosti polarniho vétru. Protoze rychlost ztraty hmoty v rovnikové oblasti do-
sahuje asi dvojnasobné hodnoty v porovnani s polarnim vétrem, vychazi pomér
hustot mezi rovnikovym a polarnim vétrem asi 10. V tésné blizkosti hvézdy je
pomér hustot 100, nicméné oblast, ve které dochazi k vytvoreni disku, je velmi
tzka. Napf. Venero a kol. (2008) uvadi disk pro r < 2 R,, ovSem piepocitanim jeho
modelu jsem ziskal r < 1.2 R,, pro r = 1.5 R, dosahuje pomér hustot jen asi 15.
Samotnéa rotace hvézdy v kombinaci se zafivou silou tak nemuze byt zodpovédna
za vznik hustych diski okolo rychle rotujicich horkych hvézd.

Ptesto teorie rotujicich hvézdnych vétri urychlovanych zarenim nabizi mozné
feseni v otazce hustych diska v okoli Ble| hvézd. Do modelu je tieba zahrnout
zménu optické hloubky vétru vlivem zmény napi. teploty nebo hustoty vétru,
ktera je zpusobena rotaci (bi-stability effect; Lamers & Pauldrach, 1991). Vlivem
rotace hvézdy dochazi k deformaci jejitho tvaru a nastaveni povrchové teploty
hvézdy v zavislosti na tthlu mezi polem a rovnikem hvézdy. Pro urc¢itou hodnotu
rotacni rychlosti hvézdy hustota vétru vzroste natolik, Ze dojde ke zméné ionizac¢ni
struktury vétru a tim i slozeni iontu prispivajicich nejvice k urychlovani hvézdného
vétru. Prestoze v modelu pouzivam sféricky symetricky tvar hvézdy s konstatni
povrchovou teplotou, zapo¢ital jsem tento jev, podobné jako Curé a kol. (2005),
rozdilnou parametrizaci zafrivé sily v oblasti polu a rovniku. Pfepoc¢itanim modelu
uvedeného v praci Pelupessy a kol. (2000) jsem ziskal velmi podobné vysledky
jako Curé a kol. (2005), v rovnikové roviné vznika husty disk, pficemz pomér
hustot dosahuje asi 100 v celém vétru, a blizko hvézdy je tato hodnota jesté asi
o jeden Fad vyssi.

Model vétru, ktery jsem v disertacni praci prezentoval, ukazuje moznost vzni-
ku hustych disku v okoli ranych hvézd spektralni t¥idy B a potvrzuje zaroven vy-
sledky publikované v predchozich letech. Piesto je potieba dalsi vylepseni modelu,
jako napf. zahrnuti neradialnich slozek sil nebo zapoc¢teni zmény tvaru hvézdy vli-
vem vysokych rotacnich rychlosti, které umozni vice odhalit, zda pomala Feseni
hvézdného vétru odpovidaji pozorovanym diskiim velmi rychle rotujicich B hvézd.
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Priloha A

Sférické souradnice

A.1 Odvozeni vztahu n - V(n - v)

Odvozeni tohoto vztahu muZzeme najit v Koninx (1992). Pro vektor rychlosti v
ve sférickych soutradnicich plati:

v = 0, % + vy + 0, (A.1)

kde (7, ¢, 8) tvoii ortonorméalni bazi. Tuto bézi ziskdme z transformaé¢nich rovnic

Obrazek A.1: Schéma zvolené souradné soustavy. Stied hvézdy je oznacen jako 0.
Vektor n znac¢i smér Sifeni zafeni z mista r ve hvézdném vétru.
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mezi kartézskou a sférickou soustavou soufadnic:

x = rcos¢sind, (A.2)
= rsin¢sind, (A.3)
z = rcosb, (A.4)

kde (r,¢,0) predstavuje soustavu soutfadnic s poc¢atkem umisténym ve stiedu
hvézdy (obr. A.1). Vektory ortonormalni baze ve sférickych soutadnicich maji
nésledujici tvar:

cos ¢ sin 6
r = singsing |, (A.5)
cosf
—sin ¢
$ = cosg |, (A.6)
0
A cos ¢ cos 0
0 = singcosf | . (A.7)
—sin ¢
Pro vektor ve sméru zareni, n, plati:
cos p sin ¢
n = | singsind |, (A.8)
cos v

kde (¢,9) oznacuji lokalni soufadnice v misté = ve hvézdném vétru. Spocitame
projekci vektoru rychlosti do sméru Siteni zareni, plati:

~ ~

n-v=0u.(n-7)+v,(n-¢)+uvy(n-0). (A.9)

Jednotlivé skalarni souciny maji nasledujici tvar:

n-7* = cos¢sinfcospsiny + sin ¢ sin fsin p sin ¥ 4 cos @ cos ¥ =

= sinf@sind cos (¢ — ¢) + coshcos v, (A.10)
n-¢ = —singcospsing + cossinpsind =sindsin (¢ — @),  (A.11)
n-6 = cos ¢ cos 8 cos ¢ sin ¥ + sin ¢ cos 0 sin @ sin ¥ — sin 6 cos ¥ =

= cosfsindcos (¢ — ¢) — sinf cos v, (A.12)
pricemz jsme vyuzili souc¢tovych vzorci

sin(a £ ) = sinacosf + cosasinfj, (A.13)
cos(a+ ) = cosacosF sinasinfj. (A.14)
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Pro skalarni sou¢in (A.9) muzeme tedy psat:

n-v = u.(sinfsindcos (p — @) + coshcos) + vysinsin (p — @) +
+ wp(cosBsind cos (¢ — ¢) —sinf cos V). (A.15)

Operator nabla méa ve sférickych soutadnicich tvar:

09190 1 0
- <§’;%’ rsin08_¢>> ' (A.16)

Tento operator aplikujeme na skalarni soucin (A.15), pro jednotlivé slozky vektoru
dostavame:

0 v,
B —(n-v) = e —(sin@ sin 9 cos (p — ¢) + cos O cos V) +

dvg . .

+ Wsmﬁsm(w—gb)+

+ %(Cosesinﬁcos (p — ¢) —sinf cos V) (A.17)

-
10 1ov, ., .
;%(n’v) = 50 (sin@sinv cos (p — @) + cosf cos ) +

+ &(Cosﬁsinﬁcos (o — @) —sinfcos V) +
r
1 8%

+ ;a—smﬁsln(go—gb)Jr
1 Ouy :

+ ;%(cosﬁsmﬁcos(w—gb)—Slnﬁcosﬁ)+

- v—(sm@sinﬁcos (¢ — ¢) + cosf cosV)) (A.18)
”

1 0 1 v,
rsm@@gb(n v) = 50 06 " (sin @ sin 1) cos (o — @) + cos O cos V) +
vy

+ o sin @ sin ¥ sin (¢ — @) + 500 09 31n19$1n(<p—¢)—

_ Y
i d sinv cos (p — @) +

1 Vg

+ 5ind 90 ~(cosfsin ¥ cos (¢ — ¢) — sinf cos V) +

+ —— cos fsin ¥'sin (¢ — ¢). (A.19)
7 sin

Zavedeme substituci

a; = sinfsinvcos(p — ¢) + cos b cos U, (A.20)
az = cosfsindcos(p — @) —sinf cos, (A.21)
a3 = sindsin(p — @), (A.22)
ag = —sindcos(p — @) (A.23)
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a po dosazeni do vyrazu pro gradient rychlostniho pole ve sméru zareni dostavame:

Vin-v) = (82}7" %a3+8v6

F) or or %
( 8'U¢ 61)9
1

as + %az + vpag — Ueal) )

< a’UT 6% ov, Vo

——a3 + ——as + v, sinfaz + vyas +

rsin 6 gZ) 0¢ 0o
+wvg cOs 9a3) ) : (A.24)

Tento vektor vynasobime skalarné s vektorem n a dostavame hledany vyraz:

n-V(n-v) = [V(n-v)], (n#)+[V(n-v)],(n6) + [V(n-v)], (nd) =

v, o N vy N vy N 1 0v, n 10v n
= a ajas + — - ——asa
or LT gy 18T g M2 T gy 142 T g 4243
10vg o v 5 Vg 1 v, 1 vy a2
+ r 00 2 2 “ rsinf 0¢ (1as + rsin 6 agb
1 Ouy v, sin 0 Vg vgcost ,

Tsin98—¢a2a3+ sinf st Sin0a3a4+ rsin 6 a3 =

_ Ov, 2+ 18’09_'_1)7« 2 1 %jL&_i_v@cotG 2
- Or r 00 2 rsinf dp 1 r %
% + lavr _ Y + % + 1 v +
o " roo v M\ 5 T ising ag )M
1 Ov, 1 Ouy Vg
* ('r’ 00 + rsin90—¢>a2a3 * rsing M (4.25)

Nejjednodussim piipadem je hvézda zarici jako bodovy zdroj. Plati: ¢ = ¢,
¥ = 6. Potom ze substitu¢nich rovnic (A.20-A.23) dostaneme:

o = 1, (A.26)
a; = 0, (A.27)
az = 0, (A.28)
ag = —sind. (A.29)

Dosazenim do vyrazu pro projekci gradientu rychlostniho pole do sméru zareni

(A.25) ziskame:

v,

or’
Dalsim velmi ¢astym piipadem je radialni rychlostni pole, ale neradialni pole

zatfeni. Pfedpokladdme osové symetricky vitr, ¢ = ¢, s nenulovou pouze radialni

n-V(n-v)=

(A.30)
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slozkou rychlosti. Hvézda zari jako rovnomérné jasny disk, plati
a ze substitu¢nich rovnic (A.20-A.23) tak dostaneme:

tedy ¥ = 7/2

a; = sin#, (A.31)
ay = cos0, (A.32)
as = 0, (A33)
a; = —L. (A.34)
Dosazenim do (A.25) obdrzime:
o, . o5 U 9
n~V(n~v):—Tsm9 —i—;cos@. (A.35)
A.2 Odvozeni vztahu (v - V)v
Vyraz (v - V)v rozepiSeme s vyuzitim (A.1) a (A.16):
0 0 vy O ) - A
(’U'V)’U = ( a +7%+T81n06_¢) (’UT’I"+U¢¢+090)—
0 0
= Ur~ I (v,7) + vra (UGO) + vr (v¢¢)
vg O vg O A Vg
+ ?%(UTT) + ?%(000) + 7@(%5(1)) +
Vg 0 . Vg 0 A Vg
— A.
* 'r’smﬁ&b( v f) + rsinf ¢ (v0) + rsinf ¢ (U¢¢) (4.36)

K dalsimu vypoc¢tu spoc¢itame jednotlivé parcialni derivace vektoru (A.5)-(A.7),

které muzeme symbolicky zapsat v maticovém tvaru:

BQ 0 0 0
9 . A 3 A .
2w | (7 0 &)= 0 —7 0 (A.37)
% ¢sinf ¢cosf —rsinf — O cosb
Provedenim derivaci v (A.36) s vyuzitim (A.37) dostéavame:
B ov, . vy ~ Ovg » vy ov, ; vy vy A Ug 8%
(v Vo = gt tugftugiet Tt Ty e
n 'Ug’l}ré B viz R % av,nrﬁ % %HA Vg 8v¢¢
r r rsinf 0¢ rsinf 0¢ rsinf 0¢
2
VgUp 2 Uy~ .  UpcOSH, - -
- = — . A.
- r ¢ r T rsin 6 (Vo = v40) (4.38)
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Pro jednotlivé slozky vektoru (v - V)v tak muzeme psat:

o, ve v, ve® vy vy O,
. : —_—t —— — — - =+ —— A.
(v-V)o): v o r do r r rsinf 9¢’ (4.39)
. Ovg v Oy  Vev, vy Ovg  wvycosl
(v-V)v)y = o or r 00 r rsing d¢p  rsinf Vs: (A40)
Ovg g Ovy vy Ovy  vgcosl VU
. : — . (A.41
(v V)v)s vr or * r 00  rsinf 0¢ rsin r ( )
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Diferenc¢ni rovnice

V tomto oddile uvadime diferen¢ni rovnice hvézdného vétru pro piipad jedno-
rozmérného izotermického osové symetrického modelu, které vychéazi z diferenci-
alnich rovnic (3.11)-(3.12), pficemz uvazujeme m-CAK model zafivé sily (2.45).
Vzhledem k symetrii modelu uvadime misto v, pouze v.

B.1 Rovnice kontinuity

Pro vnitini body sité, i = 2,.., (NR—1), s vyuZitim vyrazu pro y; (4.7), Ar; (4.6)
plati:

Py_j = yiT@'2+1Pz‘+1Zz‘7::1— i pivi (1 Z_)Tz?pivi —ZQTJM—WZ‘A —0 (B.1)
Joic12i-3 = — S iy SUS (B.2)
’ Ar;

Joic12i2 = — 4= yZ:ij_lpi_l (B.3)

Joic12i-1 = [“A_Tiyl) — Aj{;l] riv; (B.4)

Joic12i = {(1;732) — Af{;l] T?Pz‘ (B.5)

Jri10i41 = %ﬁ:l (B.6)

Joi—12i+2 %f:l (B.7)

Pro posledni bod sité (i = NR) plati:

Py oy — i piv; — 7 P10 —0 (B.8)

AT’Z'
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2
Ti—1Vi-1
J2i71,2z'73 = _7AT
i
2
. Ti_1Pi-1
J2i71,2z'72 = _7A7’
i
T‘Z-ZUZ‘
J2i—1,2i—1 = —AT
K
2
J o Tipi
2i—12i — T
AT’Z'

B.2 Pohybova rovnice

Pro vnitini body sité, i = 2,.., (NR — 1), plati:

dv GM,(1—-T) R?
Py = v {EL + 2 UrotT—?Jr
a® [dp C (5-a) dov”
Sl i I K Dl |—| =
" Pi [dTL Tiz/)z = |:d7li >
kde vyraz

dX Xiy1 — X, Xi— Xi

— | = |y T (1)

|:d7’:|l |: ATZ‘+1 _'_( y) A’T’Z' :|

oznacuje kompaktni zapis diference libovolné veli¢iny X, a dale

(14 0)™ — (14 o)
(a+1)(1— ,uzi)al-(l + ;)

r; | dv
= — |—| —1.
g V; {d'rl

[Df]i =

)

kde p2 =1—R2/r? a
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S vyuzitim ptedchoziho, veli¢iny A (4.19) a veli¢iny §;, pro kterou plati: 5; =
(ri/v;)[dv/dr];, maji jednotlivé ¢leny Jacobiho matice tento tvar:

a*(1 —y)
g = ———— It B.17
J2i2i—3 oA ( )
V; 1—y2 C 1—y2 _ dv a-1
Joigie = —% + Ppg @) (D¢l ( Ar ) [a+3; - A {5} | (B.18)
a® [(L—y)pic1 Yibir
J2i,2i71 = p_?{ Ar, - Ari+1:| +
C o dvl®
+ (o a);p? Vo || (3.19)
A 1—wy Y; g (5—a) [D] % (a—1)
22 Ar; Ariq rfpi Ui | ar ;
1 —Yi Yi
|: |: ATZ ATZ'+1:| +
yz Yi 1 d’U
A —— | = B.2
+ K ‘ |: A’T’Z’ ATZ‘+1 Vi |:d7’:|2:|:| ( 0)
az i
Jrigit1 = — {Ai } (B.21)
j i+1
(a—1)
viyi O (5 o Yi _ dv
et L e ored GRS 1l I CE

Pro posledni bod sité (i = NR) je mozné pouzit opét dvoubodovou aproximaci
derivace, nicméné nabizi se jednodussi zptsob. Na vnéjsim okraji ziskaime rych-
lost pomoci extrapolace hodnot dvou predchozich bodiu sité na zékladé rovnosti
derivaci v téchto bodech:

Vi = Vi1 Vi1 — Ui2

Py = - _ = = B.23
2 A’T’Z’ AT’Z',l 0 ( )
1
Joigi-a = Ar (B.24)
i—1
1 1
o = — — B.2
J2z,2l 2 AT’Z' AT’ifl ( 5)
1
Joigi = A (B.26)
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Priloha C
Struény popis programu

Numerické modely hvézdného vétru jsme ziskali pomoci programu vitr.£90 vy-
vinutého v programovacim jazyku FORTRAN s vyuzitim balicku LAPACK. Jadro pro-
gramu tvoii Newtonova-Raphsonova itera¢ni metoda, pomoci které resime sou-
stavu hydrodynamickych rovnic. Program pracuje s nékolika vstupnimi soubory:
konst.f90, parametry, forceMP.dat, vstup.f90, funkce.f90 a fito.f90, je-
jichz popis s ukdzkami nékterych souborii se nachazi nize. Vystupem modelovani
je rychlostni a hustotni profil vétru ulozeny do souboru model a zakladni charak-
teristiky vétru v souboru rotace. Program pocita v jednotkach CGS.

Pti vypoc¢tu modelu vétru se uplatiuje nasledujici postup. Program nejprve
spousti modul vstup.£90, ktery nacte vstupni parametry modelu hvézdy a mo-
delu vétru - soubor parametry - a urci prislusné parametry zarivé sily - soubor
forceMP.dat - podle zvolené efektivni teploty hvézdy. Uvedeny modul dale do-
pocCitava ostatni parametry hvézdy a vSe pievadi do soustavy jednotek CGS. Tim
konéi prace modulu vstup.f90. V programu se déale nastavuje sit, na které se
pocita model vétru. Poté dochézi k nastaveni odhadu hustoty a rychlosti vétru,
pricemz se vyuziva modulu funkce.f90. Nyni nasleduje vlastni iterac¢ni proces,
ktery pro pevné zadanou hustotu vétru na spodnim okraji hleda rychlost vétru
na spodnim okraji, dokud neni nalezeno konvergujici feseni. Pokud pro zadanou
spodni okrajovou hustotu itera¢ni proces nekonverguje, je potieba zménit spodni
okrajovou hustotu vétru nebo néktery dalsi vstupni parametr. V piipadé nalezeni
konvergujictho feSeni je urcena poloha kritického bodu, pticemz splnéni kritické
podminky je mozno ovéfit v souboru krpod. Regen{ hvézdného vétru od spodniho
okraje po kriticky bod je ulozeno do souboru, jehoZ nazev je na¢ten z proménné
model. Poté je opét nastavena sit, jejiz leva okrajova hodnota odpovida poloze
kritického bodu. Déale dochézi k nasteveni odhadu hustoty a rychlosti, pricemz pro
pomalu rotujici vétry (Q < Qgyiten) je vyuzit opét modul funkce.f90, zatimco
pro rychle rotujici vétry (€ > Qqwiten) je odhad rychlosti vypocitan na zakladé in-
terpolace podkritického fesSeni a nasledné extrapolace na nové siti pomoci modulu
fito.f£90. Po par iteracich je vétsinou dopocitano feSeni od kritického bodu déle
od hvézdy, které je ulozeno do souboru s podkritickym rfesenim. Nakonec je vytvo-
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fen soubor rotace, do kterého jsou ulozeny zakladni charakteristitky hvézdného
vétru.

Vstupni soubory

konst.f90 — soubor konstant.

forceMP.dat — soubor obsahuje multiplikativni konstanty zarivé sily v zavislosti
na efektivni teploté hvézdy; prvni sloupec Ty, druhy sloupec parametr k,
treti sloupec parametr «, ¢tvrty sloupec parametr 9.

parametry — soubor obsahuje vstupni parametry modelu hvézdy a modelu vé-
tru: Tog, Ry, Voo, 10g g, Vo, B, hmotnostni zastoupeni vodiku X, pocet
cykli stielby, vg, po, model - proménna obsahuje nazev souboru vysledného
modelu vétru (max. 5 znaki).

40000.0 5.8 2600.0 !'-- teff, RHv [RS1], vterm [km/s]

4.05 I-- log g

100.0 0.8 0.715 !'-- vrot [km/s], beta, hmot. zastoupeni H
30 !-- max pocet cyklu strelby

0.001e5 2.0e-9 !-- sp. okraj: rychlost [km/s], hustota [g/cm3]
m40 I-- nazev souboru vypocitaneho modelu

vstup.f90 — modul, ktery ze souboru forceMP.dat nacitd multiplikativni kon-
stanty zarivé sily a parametry hvézdy a vétru ze souboru parametry, pii-
slusné veli¢iny pifevadi do soustavy jednotek CGS a dopocitava ostatni po-
tfebné parametry hvézdy a vétru.

funkce.f90 — modul obsahuje vypocet rychlosti pomoci 3—zékona a vypocet
geometrického faktoru zredéni.

fito.f90 — modul, ktery vypocitava odhad rychlosti v nadkritické oblasti vyu-
zitim interpolace nékolika poslednich bodi podkritického FeSeni a nasledné
extrapolace; pouze pro rota¢ni rychlosti € > Qgyiten-

Vystupni soubory
krpod — soubor obsahuje zavislost kritické podminky na vzdélenosti.

25.2700000000001 -2.34760405202728
25.3900000000001 -1.89541024945720
25.5100000000001 -1.44297682274114
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PRILOHA C. STRUCNY POPIS PROGRAMU

25.6300000000001 -0.996032834850908
25.7500000000001 -0.545174276352588
25.8700000000001 -9.639087819966211E-002
25.9900000000001 -0.336877950150963
26.1100000000001 -0.816740056328894
26.2300000000001 -1.27771705059801
26.3500000000001 -1.74471558961191
26.4700000000001 -2.20501377254720
26.5900000000001 -2.66843788791243

model — soubor obsahuje zavislost rychlosti a hustoty hvézdného vétru na vzda-
lenosti od stfedu hvézdy; prvni sloupec r/R,, druhy sloupec 1 — R, /r, t¥eti
sloupec v,[km/s], étvrty sloupec plg/cm?].

1.012600 0.01244322 1.89039 5.99145E-11
1.013200 0.01302803 2.20492 5.13068E-11
1.013800 0.01361215 2.56488 4.40542E-11
1.014400 0.01419558 2.97456 3.79418E-11
1.015000 0.01477833 3.43800 3.27884E-11
1.015600 0.01536038 3.95884 2.84410E-11
1.016200 0.01594174 4.54008 2.47706E-11
1.016800 0.01652242 5.18396 2.16683E-11
1.017400 0.01710242 5.89181 1.90426E-11
1.018000 0.01768173 6.66401 1.68162E-11
1.018600 0.01826036 7.49990 1.49244E-11
1.019200 0.01883830 8.39792 1.33128E-11
1.019800 0.01941557 9.35558 1.19360E-11

rotace — soubor obsahuje zékladni charakteristiky hvézdného vétru v zavislosti
na rotacni rychlosti hvézdy; prvni sloupec v,o; [km/s], druhy sloupec 2, tieti
sloupec 7it[Rs], ¢tvrty sloupec v [km/s], paty sloupec M[Mg /rok].

120.0 0.192 1.0396 2449. 2.035E-07
193.0 0.309 1.0414 2352. 2.131E-07
248.0 0.397 1.0432 2246. 2.246E-07
528.0 0.846 21.5506  608. 3.815E-07
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