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AbstraktDiserta£ní prá
e se zabývá studiem rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr· horký
h hv¥zdury
hlovaný
h zá°ivou silou. Tyto v¥try jsou velmi dob°e popsány CAK teorií,která pro výpo£et zá°ivé síly vyuºívá Sobolevovu aproxima
i. Rota
e v¥tru jezapo£ítána za p°edpokladu platnosti zákona za
hování momentu hybnosti. Prozískání °e²ení hydrodynami
ký
h rovni
 popisují
í
h hv¥zdný vítr byl vyvinutprogram (na základ¥ programu vytvo°eného Krti£kou), který po£ítá jednoroz-m¥rný sta
ionární izotermi
ký osov¥ symetri
ký rotují
í model hv¥zdného v¥tru.V modelu nebyly uvaºovány neradiální sloºky sil, zplo²t¥ní hv¥zdy vlivem rota
ea gravita£ní ztemn¥ní.Výsledky modelování potvrzují, ºe pro ry
hle rotují
í hv¥zdy existuje nové °e-²ení hydrodynami
ký
h rovni
. Nové °e²ení, které pro
hází kriti
kým bodem na-
házejí
ím se ve velký
h vzdálenoste
h od hv¥zdy, je mnohem pomalej²í a hust¥j²ív porovnání s CAK °e²ením pro pomalé rota
e. Pom¥r hustot rovníkového a po-lárního v¥tru dosahuje nejmén¥ dva °ády v t¥sné blízkosti hv¥zdy, dále od hv¥zdydosahuje pom¥r hustot jednoho °ádu. Velikost hustotního pom¥ru blízko povr
huhv¥zdy je významn¥ ovlivn¥n nastavením spodní okrajové hustoty v¥tru, dáleod hv¥zdy nemá spodní okrajová hustota na pom¥r hustot vliv. Výpo£ty ukazují,ºe blízko povr
hu hv¥zdy se vytvá°í velmi hustý disk. Na utvá°ení disku blízkohv¥zdy má vliv zejména gradient tlaku plynu a zá°ivá síla kontinua. P°e
hodod ry
hlého (CAK) °e²ení v¥tru k pomalému °e²ení nastává pro ur£itou hodnoturota£ní ry
hlosti, tzv. p°e
hodovou rota£ní ry
hlost (Ωswit
h). Její hodnota závisína volb¥ multiplikativní
h konstant zá°ivé síly. Platí, ºe niº²í hodnota parame-tru α vede k men²ím hodnotám p°e
hodové rota£ní ry
hlosti, které je moºnédostat také zvý²ením hodnoty parametru δ. Pro rota£ní ry
hlost Ω = Ωswit
hexistují sou£asn¥ dva kriti
ké body, p°i£emº pomalé °e²ení lze získat, jestliºe °e-²ení pro
hází novým kriti
kým bodem. Pro rota£ní ry
hlosti hv¥zdy na
házejí
íse blízko p°e
hodové rota£ní ry
hlosti (Ω → Ωswit
h) jsou výsledkem modelovánívelmi siln¥ os
ilují
í nestabilní °e²ení.Aplika
e ry
hlé rota
e a zá°ivé síly na hv¥zdy vykazují
í B[e℄ jev nedokáºevysv¥tlit jeji
h vysoký hustotní pom¥r mezi rovníkovým a polárním v¥trem. Zahr-nutí tzv. jevu bistability podmín¥ného ry
hlou rota
í hv¥zdy situa
i m¥ní. Vlivemrota
e hv¥zdy do
hází k ustavení rozdílný
h teplot okolo rovníku a pól· hv¥zdy,
oº zp·sobí, ºe na ury
hlování hv¥zdného v¥tru se podílejí v t¥
hto oblaste
h r·znéskupiny iont·. Bistability jev je reprezentován jednou troji
í parametr· zá°ivé síly- vii -



pro oblast rovníku a jinou troji
í t¥
hto parametr· pro polární oblasti. Výsledkymodelování potvrzují vysoký pom¥r hustot v 
elém v¥tru, ρrov/ρpol ∼ 102, p°i£emºtyto hodnoty odpovídají dolním odhad·m pro disky B[e℄ hv¥zd.
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Dissertation Abstra
tThe radiation driven winds of rotating hot stars were studied in this PhD thesis.The radiation driven wind is well des
ribed by the CAK theory, whi
h assumesthe Sobolev approximation in 
al
ulation of the line-radiative for
e. The rotationwas in
luded by assuming the 
onservation of angular momentum. The 
ode,developed in this thesis, stems from the Krti
ka's 
ode and 
al
ulates the solutionof the 1D stationary isothermal axi-symmetri
 rotating line-driven wind. Theoblatness of the star, the gravity darkening e�e
ts, and the non-radial 
omponentsof for
es were negle
ted.The results of modeling 
on�rm that there is a new solution of hydrodynami
equations for rapidly rotating stars. This new wind solution, 
onne
ted with a new
riti
al point lo
ated far from the star, is mu
h denser and slower than the CAKsolution for slowly rotating stars. The wind density ratio between the equatorand the pole (ρrov/ρpol) rea
hes at least two orders of magnitude in the region
losest to the stellar surfa
e and one order of magnitude in the outer part of thewind. The 
al
ulations show the existen
e of a high density disk 
lose to thestellar surfa
e. Disk formation 
lose to the star is in�uen
ed mainly by the gaspressure gradient and by the 
ontinuum radiative for
e, and signi�
antly dependson the wind density at the stellar surfa
e. The swit
h from the fast solution tothe slow solution o

urs for a 
ertain value of rotation speed 
alled the "swit
h"rotation speed. The swit
h rotation rate (Ωswit
h) depends on the set of the for
emultiplier parameters; the lower value of the α parameter, the lower value of the"swit
h" rotation rate. Higher value of the δ parameter 
auses the same e�e
t.At the rotation rate Ω = Ωswit
h there are two 
riti
al points, but the slow solutionis obtained only for the new one. For rotation rates 
lose to the "swit
h" value,
Ω→ Ωswit
h, there are strongly os
ilating unstable solutions.The e�e
t of the fast rotation alone 
an not explain the high wind-densityratio for the stars with B[e℄ phenomenon. To explain it, wind models assumingthe bi-stability e�e
t were 
al
ulated. This e�e
t was represented by two setsof line for
e parameters to des
ribe di�erent temperatures at the pole and in theequatorial region, the e�e
t 
aused by the fast rotation. The 
al
ulations 
on�rmthe high density ratio in the whole wind, ρrov/ρpol ∼ 102, whi
h satis�es the lowervalue predi
ted for the B[e℄ stars disk.- ix -



Obsah
1 Úvod 121.1 Motiva
e . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 121.2 Shrnutí dosavadní
h výsledk· . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 122 Zá°ivá síla 162.1 Zá°ivá síla kontinua . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 162.2 Zá°ivá síla zp·sobená £arami . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 172.2.1 Interak£ní oblast . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 202.2.2 Sobolevova aproxima
e . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 222.2.3 Zá°ivá síla v Sobolevov¥ aproxima
i . . . . . . . . . . . . . 242.3 CAK aproxima
e . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 252.3.1 Roz²í°ení pro ví
e atom· . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 262.3.2 Parametry zá°ivé síly v LTE a NLTE . . . . . . . . . . . . 272.3.3 Neradiální zá°ivé pole . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 273 Hydrodynami
ké rovni
e 303.1 Soustava rovni
 . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 303.2 Aproxima
e . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 323.3 Rota
e . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 343.4 �e²ení hydrodynami
ký
h rovni
 . . . . . . . . . . . . . . . . . . 374 Numeri
ké °e²ení 414.1 Diskretiza
e prostoru . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 414.2 Aproxima
e deriva
í . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 424.3 Metoda úplné lineariza
e . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 434.4 Okrajové podmínky . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 444.5 Parametry zá°ivé síly . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 465 Modelování rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr· 475.1 Testové výpo£ty pro nerotují
í v¥try . . . . . . . . . . . . . . . . 475.2 Ry
hlá °e²ení rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr· . . . . . . . . . . . . . . 495.3 Pomalá °e²ení rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr· . . . . . . . . . . . . . . 555.3.1 Globální 
harakteristiky ry
hle rotují
í
h v¥tr· . . . . . . . 555.3.2 Disk okolo ry
hle rotují
í
h horký
h hv¥zd . . . . . . . . . 70- x -



OBSAH 5.3.3 P°e
hodová rota£ní ry
hlost . . . . . . . . . . . . . . . . . 735.3.4 Jev bistability . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 766 Záv¥r 81A Sféri
ké sou°adni
e 83A.1 Odvození vztahu n · ∇(n · v) . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 83A.2 Odvození vztahu (v · ∇)v . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 87B Diferen£ní rovni
e 89B.1 Rovni
e kontinuity . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 89B.2 Pohybová rovni
e . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90C Stru£ný popis programu 92

- xi -



Kapitola 1Úvod
1.1 Motiva
eHorké hv¥zdy p°edstavují hmotné objekty s vysokými zá°ivými výkony, u kte-rý
h v souvislosti s intenzívním zá°ivým polem pozorujeme intenzivní hv¥zdnývítr. Mohutnost hv¥zdného v¥tru m·ºe být tak velká, ºe ztráta hmoty z hv¥zdyjeho prost°edni
tvím m·ºe zna£n¥ ovlivnit vývoj hv¥zdy. Ztráta hmoty je naví
podporována rota
í hv¥zdy, jeº je b¥ºnou 
harakteristikou horký
h hv¥zd. Tím sevýzkum rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr· ury
hlovaný
h zá°ením °adí mezi významnéastrofyzikální úlohy.Teorie hv¥zdný
h v¥tr· ury
hlovaný
h zá°ením podávala výsledky, které bylyve velmi dobré shod¥ s pozorováním. Zahrnutí rota
e do modelový
h výpo£t· p°i-neslo nár·st toku hmoty a pokles ry
hlosti v¥tru v rovníkový
h oblaste
h hv¥zdy,ni
mén¥ p°es úsp¥
h teorie nedokázala dát odpov¥¤ na p°ítomnost hustý
h disk·okolo velmi ry
hle rotují
í
h raný
h B hv¥zd. Rota
e spolu s bi-stability jevemvedla pouze ke zvý²ené hustot¥ v¥tru v rovníkové rovin¥ hv¥zdy. Naví
 zapo£ítáníjev· spojený
h s rota
í hv¥zdy (nap°. gravita£ního ztemn¥ní) ukazovalo dokon
ena potla£ení vzniku hustého rovníkového disku. Jedním z nep°ekonatelný
h pro-blém· p°edstavovaly také jisté numeri
ké potíºe p°i výpo£te
h model· v¥tr· velmiry
hle rotují
í
h hv¥zd.P°esto poslední roky výzkumu p°inesly znovuoºivení my²lenky, ºe za vznikemokolohv¥zdný
h disk· horký
h hv¥zd by p°e
e jen mohla stát zá°ivá síla. Tuto ideuoºivil Curé, který spo£ítal modely v¥tr· pro rota£ní ry
hlosti blíºí
í se kriti
kérota£ní ry
hlosti a ukázal, ºe hustý disk se p°e
e jen vytvá°í, ale pouze blízkohv¥zdy. Zahrnutí bi-stability jevu roz²í°ilo výskyt disku i do velký
h vzdáleností.1.2 Shrnutí dosavadní
h výsledk·Raketová UV spektra, která po°ídil Morton (1967a) pro OB veleobry v Orionu,odhalila tzv. P Cygni pro�ly rezonan£ní
h £ar C iv a Si iv. Tyto pro�ly se staly- 12 -



KAPITOLA 1. ÚVODneklamným d·kazem unikají
í látky z hv¥zdy ry
hlostmi aº n¥kolik tisí
 km/sv mnoºství, které Morton (1967b) odhadl na 10−6M⊙/rok. Lu
y & Solomon(1970) vysv¥tlili únik látky z hv¥zd vysoký
h zá°ivý
h výkon· na základ¥ ab-sorp
e zá°ení v UV rezonan£ní
h £ará
h C, N, Si a S, p°i£emº rozpra
ovali n¥-kolik desítek let starý návrh Milneho (1926) o moºnosti úniku látky z hv¥zdydíky interak
i zá°ení s hmotou ve vn¥j²í
h vrstvá
h atmosféry s uváºením Dop-plerova jevu. Následn¥ Castor (1974) navrhl p°ibliºné analyti
ké vyjád°ení zá°ivésíly zp·sobené absorp
í zá°ení ve spektrální
h £ará
h.První hydrodynami
ký model hv¥zdného v¥tru ury
hlovaného zá°ivou silouspo£ítali Castor, Abbott, & Klein (1975) (dále CAK), tento model podle autor·je b¥ºn¥ nazýván CAK model v¥tru. Zá°ivou sílu vypo£ítali v Sobolevov¥ apro-xima
i, která vyuºívá velký
h gradient· ry
hlostí a díky které zá°ivá síla závisípouze na lokální
h podmínká
h místa, kde do
hází k absorp
i. Zá°ivou sílu repre-zentovali absorp
emi zá°ení pouze v £ará
h iontu C iii a na základ¥ výpo£t· zá°ivésíly ur£ili její velmi jednodu
hou parametriza
i v závislosti na teplot¥ hv¥zdy. Vý-po£ty CAK modelu pro radiální zá°ivé pole ukázaly, i p°es velká zjednodu²ení,kvalitativní shodu s pozorováním a potvrdily, ºe ztráta hmoty hv¥zd s vysokýmzá°ivým výkonem je zp·sobena zá°ivou silou.Úsp¥
h CAK modelu nastartoval sm¥rování ve výzkumu hv¥zdný
h v¥tr· hor-ký
h hv¥zd na n¥kolik dal²í
h desetiletí. Mnoho autor· se zam¥°ilo na zp°esn¥níCAK modelu v¥tru. Abbott (1982) spo£ítal zá°ivou sílu pro ionty od H po Zn promoºné ioniza£ní stupn¥ i aº vi, 
oº p°edstavovalo p°ísp¥vek asi 250 000 £ar a dáleroz²í°il parametriza
i zá°ivé síly tak, aby zohled¬ovala zm¥ny ioniza
e ve v¥tru.P°esto hodnoty p°edpov¥zené CAK teorií a hodnoty získané na základ¥ pozoro-vání nesouhlasily, kone£né ry
hlosti v¥tr· byly p°íli² malé a ry
hlosti ztráty hmotynadhodno
ené. Shodu p°inesly aº výpo£ty model·, které nezávisle na sob¥ pro-vedli Friend & Abbott (1986) a Pauldra
h a kol. (1986) (dále PPK). Do svý
hmodel· zahrnuli korek£ní faktor, spo£ítaný jiº CAK, zohled¬ují
í neradiální zá°ivépole. Zahrnutí korek£ního faktoru (tzv. m-CAK model), který znamenal p°e
hodod bodového zdroje zá°ení ke zdroji zá°í
ímu jako rovnom¥rn¥ jasný disk, vedlok reáln¥j²ímu obrazu zá°ivé síly, kdy zejména v oblaste
h v t¥sné blízkosti hv¥zdydopadá zá°ení z r·zný
h sm¥r· od hv¥zdy, 
oº v této oblasti vedlo k men²í zá°ivésíle a men²ímu toku hmoty a nakone
 vy²²ím ry
hlostem v¥tru. PPK dále spo£í-tali zá°ivou sílu bez uºití Sobolevovy aproxima
e a to sou£asným °e²ením rovni
ep°enosu zá°ení a jeji
h moment· spolu s hydrodynami
kými rovni
emi (tzv. 
o-moving frame method - CMF method). Nejv¥t²í rozdíl ve výpo£te
h zá°ivé sílynastával v hluboký
h atmosféri
ký
h vrstvá
h, kde zá°ivá síla spo£ítaná CMF me-todou je dána difúzní aproxima
í zatím
o v Sobolevov¥ aproxima
i je na povr
huhv¥zdy nulová. P°esto tento rozdíl nemá výrazný vliv na výsledný model v¥tru,protoºe v blízký
h oblaste
h hv¥zdy je výrazn¥j²í silou zá°ivá síla kontinua. Kr-ti£ka & Kubát (2010) provedli výpo£ty zá°ivé síly CMF metodou a porovnáníms výpo£ty zá°ivé síly v Sobolevov¥ aproxima
i, p°i které uvaºovali pouze teplotníroz²í°ení spektrální
h £ar bez jeji
h p°ekryvu, ukázali velmi dobrou shodu, a to- 13 -



KAPITOLA 1. ÚVODi v okolí zvukového bodu. Pauldra
h (1987) vypo£ítal obsazení hladin prvk· od Hpo Zn pomo
í rovni
 statisti
ké rovnováhy (dosud p°edpoklad LTE), 
oº vedloke zvý²enému obsahu vy²²í
h ioniza£ní
h stav· prvk· ve v¥tru a tím i lep²í shod¥veli£in získaný
h z pozorování s hodnotami p°edpov¥zenými teroreti
ky. Nakone
Kudritzki a kol. (1989) odvodili p°ibliºné analyti
ké vyjád°ení kone£né ry
hlostiv¥tru a ry
hlosti ztráty hmoty v závislosti na parametre
h hv¥zdy s p°íslu²nýmiparametry zá°ivé síly.Spektra horký
h hv¥zd ukázala, ºe se jedná o ry
hle rotují
í objekty (Conti& Ebbets, 1977; Penny, 1996; Markova a kol., 2004), p°i£emº rota£ní ry
hlostiv p°ípad¥ tzv. B[e℄ hv¥zd tvo°í významný podíl kriti
ké rota£ní ry
hlosti (Zi
k-graf, 2006). Spektra B[e℄ hv¥zd naví
 poukazovala na p°ítomnost ry
hlého v¥truodvozeného z analýzy UV £ar (Snow & Morton, 1976) a sou£asn¥ hustého, poma-lého toku odvozeného z pozorování v infra£ervené oblasti spektra (Gehrz a kol.,1974). Vysv¥tlení sou£asného výskytu dvojího druhu v¥tru navrhl Zi
kgraf a kol.(1985), v jehoº modelu B[e℄ hv¥zdy se v polární
h oblaste
h vykytuje ry
hlý, °ídkýa horký vítr tvo°ený ionty ve vy²²í
h ioniza£ní
h stupní
h (nap°. Nv, Si iv), kterýspl¬oval vlastnosti CAK v¥tru, a v rovin¥ rovníku velmi hustý, pomalý a 
hladnývítr tvo°ený ionty v niº²í
h ioniza£ní
h stupní
h (nap°. Fe ii, Si ii). Zahrnutí rota
edo CAK modelu tak slibovalo potvrzení navrhovaného Zi
kgrafova s
hématu.Friend & Abbott (1986) výpo£ty m-CAK model· hv¥zdného v¥tru s rota
íukázaly, ºe rota
e hv¥zdy vede k niº²í ry
hlosti hv¥zdného v¥tru a také k mírn¥hust²ímu v¥tru v porovnání s nerotují
í hv¥zdou. Osov¥ symetri
ké modely v¥tru(Araújo & Pa
he
o, 1989; Araújo a kol., 1994) vedly k mnohem výrazn¥j²ímu po-dílu hustot mezi rovníkovým a polárním v¥trem, ni
mén¥ získané hodnoty stálenebyly dost vysoké na to, aby vysv¥tlovaly husté disky okolo rotují
í
h horký
hB hv¥zd a také ry
hlosti toku v rovin¥ rovníku z·stávaly i p°es zna£né rota£níry
hlosti p°íli² velké. Naví
 vý²e uvedení auto°i, ale i n¥kte°í dal²í (nap°. Ce-niga a kol., 2008), zmi¬ovali numeri
ké problémy p°i výpo£te
h model· v¥tr·s vysokými rota£ními ry
hlostmi. Bjorkman & Cassinelli (1993) vyvinuli modelrotují
ího hv¥zdného v¥tru ury
hlovaného zá°ením známého jako WCD model.Auto°i zanedbali p·sobení gradientu tlaku plynu, jehoº p·sobení je významnépouze v t¥sné blízkosti hv¥zdy, takºe na £ásti
e v¥tru p·sobí pouze 
entrální síly.P°i ur£ité hodnot¥ rota£ní ry
hlosti hv¥zdy do
hází k výraznému stla£ování rov-níkového v¥tru £ásti
emi v¥tru z obou hemisfér (wind 
ompression), £ímº se v ro-vin¥ rovníku vytvá°í velmi hustý, pomalu odtékají
í disk. Rozdíl mezi rovníkovoua polární hustotou v¥tru dosahuje v tomto modelu 3 °ády. Tyto výsledky potvr-dili Owo
ki a kol. (1994), kte°í provedli 2D hydrodynami
ké simula
e na základ¥WCD modelu. Ni
mén¥ dal²í hydrodynami
ké simula
e se zapo£tením gravita£-ního ztemn¥ní, neradiální
h sil a okrajového ztemn¥ní (Cranmer & Owo
ki, 1995;Owo
ki a kol., 1996) ukázaly, ºe v rovin¥ rovníku do
hází k potla£ení vznikuhustého disku, ale naopak vzniká hustý vítr v polární
h oblaste
h. K podobnýmzáv¥r·m dosp¥li také Petrenz & Puls (2000), kte°í do svý
h hydrodynami
ký
hsimula
í zahrnuli deforma
i tvaru hv¥zdy v d·sledku rota
e a také obsazení hladin- 14 -



KAPITOLA 1. ÚVODatom· a iont· vypo£ítaný
h z rovni
 statisti
ké rovnováhy pro p°esnn¥j²í výpo£etzá°ivé síly. Hustota polárního v¥tru vy
házela asi 15krát v¥t²í neº hustota v¥trurovníkového.Protoºe rota
e samotná nedokázala vysv¥tlit velmi husté disky pomo
í zá°iv¥hnaný
h hv¥zdný
h v¥tr·, hledaly se dal²í podp·rné me
hanismy. Pauldra
h &Puls (1990) studiem hv¥zdy P Cygni zjistili, ºe zm¥na efektivní teploty hv¥zdy,elektronové teploty nebo st°ední hustoty v¥tru velmi blízko povr
hu hv¥zdy vedek prudkému nár·stu opti
ké hloubky v¥tru v Lymanov¥ kontinuu, 
oº vede ke sko-kovému r·stu ry
hlosti ztráty hmoty hv¥zdy (bi-stability jump). Lamers & Paul-dra
h (1991) zjistili, ºe pokud je zm¥na opti
ké hloubky podmín¥ná rota
í, pakpro ur£itý úhel mezi pólem a rovníkem prud
e naroste opti
ká hloubka ve v¥truv Lymanov¥ kontinuu, 
oº vede k prudkému nár·stu hustoty v¥tru sm¥rem k rov-níku. V d·sledku toho vzniká v rovníkové oblasti hustý disk, zatím
o v polární
hoblaste
h CAK vítr, tzv. bi-stability wind. Ten je ury
hlován ionty ve vy²²í
h io-niza£ní
h stupní
h, naproti tomu v oblasti rovníku v d·sledku velké opa
ity prozá°ení Lymanova kontinua p°ispívají k zá°ivé síle nejví
e ionty niº²í
h ioniza£ní
hstup¬·. Pelupessy a kol. (2000) spo£ítali model hv¥zdného v¥tru se zapo£tenímtohoto efektu, p°esto hustota v¥tru na rovníku dosahovala pouze asi 10krát v¥t²íhodnoty neº hustota na pólu.Curé (2004) poprvé spo£ítal model v¥tru velmi ry
hle rotují
í hv¥zdy. V p°ed-
hozí
h modele
h obsahují
í
h korek£ní faktor (m-CAKmodely) °e²ení pro
házelokriti
kým bodem na
házejí
ím se v t¥sné blízkosti hv¥zdy. Pro model velmi ry
hlerotují
í hv¥zdy Curé ukázal, ºe kriti
ký bod blízko hv¥zdy zaniká, ni
mén¥ obje-vuje se nový kriti
ký bod ve velké vzdálenosti od hv¥zdy. Výsledný model spojenýs novým kriti
kým bodem p°edstavoval mnohem hust¥j²í a pomalej²í vítr neº dá-val m-CAK model v¥tru. Madura a kol. (2007) potvrdili, ºe toto °e²ení nastává,pokud rota£ní ry
hlost hv¥zdy p°ekro£í tzv. p°e
hodovou rota£ní ry
hlost. Hus-tota rovníkového v¥tru dosahovala 100krát vy²²í hodnoty v porovnání s polárnímv¥trem, ov²em pouze v t¥sné blízkosti hv¥zdy, dále od hv¥zdy dosahoval pom¥rhustot hodnoty o °ád men²í (Venero a kol., 2008). Zahrnutí bi-stability jevu (Curéa kol., 2005) vedlo ke vzniku rovníkového disku, jehoº hustota byla 100krát v¥t²ív 
elém v¥tru ve srovnání s polárním v¥trem, p°i£emº blízko hv¥zdy dosahovalpom¥r hustot 4 °ády.

- 15 -



Kapitola 2Zá°ivá sílaPokud uvaºujeme o zá°ení, b¥ºn¥ uvaºujeme situa
e, kdy je významná pouzeenergie zá°ení (sv¥tlo, tepelné zá°ení, rentgen, atd.). Ni
mén¥ p°i interak
i zá°enís hmotou p°edává zá°ení hmot¥ nejen svoji energii, ale i hybnost. D¥je se top°edev²ím absorp
í a rozptylem. V p°ípad¥ horký
h hv¥zd vedou tyto pro
esyke vzniku hv¥zdného v¥tru hnaného zá°ením. Kapitola pojednává o výpo£tu zá°ivésíly, kterou p·sobí zá°ení na hmotu.Zá°ivá síla v míst¥ r, vyjád°ená jako zá°ivé zry
hlení vztaºené na jednotkuhmotnosti, je dána výrazem
grad(r) = 1

c

∫

∞

0

∮

Ω

κ(r,n, ν)I(r,n, ν)n dΩ dν, (2.1)kde κ(r,n, ν) je hmotnostní absorp£ní koe�
ient1, opa
ita (obe
n¥ zahrnuje ab-sorp
i a rozptyl), I(r,n, ν) mono
hromati
ká intenzita zá°ení, n jednotkový vek-tor ve sm¥ru toku zá°ení, c ry
hlost sv¥tla a dΩ prostorový úhel (Petrenz & Puls,2000). Zá°ivou sílu d¥líme na dv¥ sloºky: zá°ivá síla zp·sobená zá°ením kontinua,zá°ivá síla zp·sobená spektrálními £arami.2.1 Zá°ivá síla kontinuaHlavním zdrojem opa
ity v kontinuu v p°ípad¥ atmosfér horký
h hv¥zd je rozptylfoton· na volný
h elektrone
h, tzv. Thomson·v rozptyl. M·ºeme p°edpokládat, ºetento rozptyl je izotropní a koherentní, tedy κ(r,n, ν) = σe, kde v literatu°e b¥ºn¥uºívaná σe ozna£uje opa
itu pro rozptyl na volný
h elektrone
h. Tím se podstatn¥zjednodu²uje výpo£et zá°ivé síly (2.1). S vyuºitím výrazu pro tok zá°ení
F =

∫

∞

0

F ν dν = ∫ ∞

0

∮

Ω

I(r,n)n dΩ dν (2.2)1V problemati
e hv¥zdný
h atmosfér se dále setkáváme s absorp£ním koe�
ientem κρ = χ,p°i£emº platí, ºe 1/χ je st°ední volná dráha fotonu, [χ] = 
m−1.- 16 -



KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLAdostáváme pro zá°ivou sílu zp·sobenou zá°ením kontinua výraz
gCrad(r) = σeF

c
. (2.3)Ve sféri
ky symetri
kém p°ípad¥ jsou nenulové pouze radiální sloºky p°íslu²ný
hvektor·. Pro velikost zá°ivé síly tak platí:

gCrad = σeL∗

4πr2c
, (2.4)kde L∗ ozna£uje zá°ivý výkon hv¥zdy.Opa
ita pro rozptyl zá°ení na volný
h elektrone
h závisí na hustot¥, 
hemi
-kém sloºení a na stupni ioniza
e atom· ve v¥tru:

σe = σTne
ρ
, (2.5)kde σT = 6.65.10−25 
m2 zna£í Thomson·v ú£inný pr·°ez elektronu, ne elektro-novou hustotu a ρ hustotu v¥tru. V na²i
h výpo£te
h se nezabýváme podrobn¥vlivem zm¥n 
hemi
kého sloºení hv¥zdného v¥tru na jeho fyzikální vlastnosti,proto jsme uºili k výpo£tu elektronové opa
ity výraz:

σe = σT 1 +X
2mH , (2.6)p°i£emº mH = 1.67.10−24 g ozna£uje hmotnost vodíku a X odpovídá hmotnost-nímu zastoupení vodíku (pom¥r hmotnosti vodíkový
h atom· k hmotnosti v²e
hatom·). Pro rané hv¥zdy Popula
e I vy
hází 0.28 g−1 
m2 < σe < 0.35 g−1 
m2(Lamers & Cassinelli, 1999). V na²i
h modele
h p°edpokládáme, ºe stupe¬ io-niza
e ve v¥tru je nem¥nný. Dále p°edpokládáme, ºe pom¥r po£tu atom· heliak atom·m vodíku je 1/10, a tedy X ∼ 0.716. Dosazením do (2.6) dostáváme

σe ∼ 0.34 g−1 
m2, 
oº náleºí do vý²e uvedeného intervalu elektronový
h opa
it.Zá°ivá síla zp·sobená zá°ením kontinua, v p°ípad¥ horký
h hv¥zd, významn¥redukuje ú£inky gravita£ní síly na hv¥zdný vítr. Z toho d·vodu se zavádí tzv. Ed-dington·v faktor Γ jako pom¥r mezi velikosti zá°ivé síly kontinua a síly gravita£ní,tedy:
Γ =

σeL∗

4πcGM∗

, (2.7)kde G = 6.67.10−8 
m3 s−2 g−1 je Newtonova gravita£ní konstanta a M∗ je hmot-nost hv¥zdy. Pro hv¥zdu spektrálního typu O5V (model P-44, viz. tab. 5.1) vy-
hází Γ ∼ 0.26, pro hv¥zdu B1V (model M-25, viz. tab. 5.1) Γ ∼ 0.02.2.2 Zá°ivá síla zp·sobená £aramiHv¥zdný vítr horký
h hv¥zd je mnohem významn¥ji ury
hlován absorp
í zá°eníve spektrální
h £ará
h. P°í£in je hned n¥kolik.- 17 -



KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLAUry
hlování hv¥zdného v¥tru je v tomto p°ípad¥ velmi efektivní díky Dopple-rovu jevu. Pokud totiº v atmosfé°e hv¥zdy existuje gradient ry
hlosti, pak iontyve vn¥j²í
h pohybují
í
h se vrstvá
h mohou absorbovat fotosféri
ké zá°ení, kterénení pohl
eno vrstvami mezi fotosférou a danými ionty, protoºe vlnová délka foto-sféri
kého zá°ení se v klidové soustav¥ iont· jeví Dopplerovsky posunutá do £er-vené oblasti spektra. Dále horké hv¥zdy vyza°ují nejví
e energie v ultra�alovéoblasti spektra. V této £ásti spektra na
házíme u horký
h hv¥zd také nejví
eabsorp£ní
h £ar. Naví
 opa
ita £arový
h p°e
hod· je o n¥kolik °ád· vy²²í neºopa
ita pro rozptyl na volný
h elektrone
h. V²e
hny tyto p°í£iny vedou k tomu,ºe zá°ivá síla m·ºe velmi ú£inn¥ ury
hlovat hv¥zdný vítr horký
h hv¥zd.

Obrázek 2.1: Podíl r·zný
h skupin iont· k zá°ivé síle v závislosti na efektivníteplot¥ (Abbott, 1982).K zá°ivému zry
hlení nep°ispívají v²e
hny ionty stejnou m¥rou (Abbott, 1982).P°ísp¥vek vybraný
h iont· k zá°ivému zry
hlení v závislosti na efektivní teplot¥ukazuje obrázek (2.1). Na první pohled je z°ejmé, ºe p°ísp¥vek absorp£ní
h £arvodíku a helia jakoºto prvk· s nejvy²²ím zastoupením v atmosférá
h hv¥zd k zá-°ivé síle je velmi malý. P°í£inou je malý po£et absorp£ní
h £ar t¥
hto prvk· a takéteplota povr
hový
h vrstev hv¥zdy, p°i které je vodík pln¥ ionizovaný. V p°ípad¥helia jeho nejsiln¥j²í £ára leºí si
e ve vzdálené UV oblasti, ale v této oblasti spektra- 18 -



KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLAje tok zá°ení z hv¥zdy velmi malý. Pro hv¥zdy s efektivní teplotou okolo 40 000Kp°ispívají nejví
e ionty C, N a O. Pro hv¥zdy s teplotami okolo 25 000K rostevliv t¥º²í
h iont·, 
oº je zp·sobeno zejména nar·stají
ím po£tem £ar s klesají
íteplotou.Hv¥zdný vítr horký
h hv¥zd neobsahuje pouze ionty, které se nejví
e podílejína ury
hlování hv¥zdn¥ho v¥tru, ale také ostatní £ásti
e, nap°. ionizovaný vodík.Ve hv¥zdném v¥tru do
hází ke sráºkám iont· ury
hlený
h zá°ením s ostatními na-bitými £ásti
emi prost°edni
tvím Coulombovské interak
e. Podmínkou pro efek-tivní p°edávání hybnosti mezi £ásti
emi je, aby doba pot°ebná ke zpomalení iontusráºkami byla velmi malá v porovnání s dobou, za kterou iont získá ry
hlost od-povídají
í termální ry
hlosti (Lu
y & Solomon, 1970). Pro hv¥zdy spektrálníhotypu O a B je tato podmínka dob°e spln¥na (Lamers & Cassinelli, 1999).Z p°ed
hozího je z°ejmé, ºe pro ur£ení zá°ivé síly zp·sobené absorp
í zá°eníve spektrální
h £ará
h iont· v daném míst¥ ve hv¥zdném v¥tru je pot°eba spo£ítatopa
itu v²e
h £arový
h p°e
hod· r·zný
h iont·, p°i£emº se m·ºe jednat o stovkytisí
 aº miliony £ar (Pauldra
h a kol., 2001).K výpo£tu zá°ivé síly je pot°eba znát tok zá°ení p°i
házejí
í od hv¥zdy. Tokzávisí na intenzit¥ zá°ení p°i
házejí
í od hv¥zdy, ale také na absorp
i a emisizá°ení mezi hv¥zdou a místem, kde tok po£ítáme. Zm¥nu intenzity zá°ení zp·so-benou ²í°ením zá°ení ur£itým prost°edím, ve kterém m·ºe do
házet k absorp
i,emisi i rozptylu zá°ení, popisuje rovni
e p°enosu zá°ení. V nerelativisti
kém, sta-
ionárním p°ípad¥ má rovni
e p°enosu tvar:
n · ∇I(r,n, ν) = η(r,n, ν)− χ(r,n, ν)I(r,n, ν), (2.8)kde η(r,n, ν) zna£í emisní koe�
ient a χ(r,n, ν) absorp£ní koe�
ient (Mihalas,1978). B¥ºn¥ se m·ºeme setkat se zápisem rovni
e ve tvaru
n · ∇I(r,n, ν) = −χ(r,n, ν)[I(r,n, ν)− S(r,n, ν)], (2.9)kde se zavádí zdrojová funk
e S(r,n, ν) jako podíl emisního a absorp£ního koe�-
ientu:

S(r,n, ν) =
η(r,n, ν)

χ(r,n, ν)
. (2.10)Formální °e²ení rovni
e p°enosu m·ºeme zapsat ve tvaru:

I(τ1, ν) = I(τ2, ν)e
−(τ2−τ1) +

∫ τ2

τ1

S(t, ν)e−(t−τ1) dt, (2.11)kde veli£inu τ nazýváme opti
ká hloubka
τ(z, ν) =

∫

∞

z

χ(z′, ν) dz′. (2.12)Protoºe 1/χ zna£í st°ední volnou dráhu fotonu, pak integrál (2.12) ur£uje po£etst°ední
h volný
h drah fotonu o frekven
i ν podél zorného paprsku ve sm¥ru z.- 19 -



KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLAFormální °e²ení rovni
e p°enosu zá°ení (2.11) se skládá ze dvou £len·, kde prvníodpovídá zá°ení zeslabenému absorp
í od τ2 k τ1 a druhý odpovídá p°ísp¥vkuprost°edí mezi τ2 a τ1. I v tomto nejjednodu²²ím p°ípad¥ je výpo£et intenzityzá°ení v daném míst¥ pom¥rn¥ komplikovaný, protoºe k výpo£tu intenzity jepot°eba znát nejen podmínky v míst¥, kde intenzitu po£ítáme, ale také 
elkovouabsorp
i mezi fotosférou a daným místem.Ni
mén¥ pro p°ípad pohybují
ího se prost°edí je moºné aproximativním p°í-stupem, který nazýváme Sobolevova aproxima
e, získat velmi jednodu
hý vztahpro výpo£et intenzity zá°ení. Nejprve popí²eme oblast, kde do
hází k absorp
i zá-°ení, potom aplikujeme Sobolevovu aproxima
i na výpo£et opti
ké hloubky a na-kone
 spo£ítáme zá°ivou sílu v této aproxima
i. P°i dal²ím odvozování vztah·pro zá°ivou sílu vy
házíme z publika
e Lamers & Cassinelli (1999), podrobn¥j²ípopis je moºné najít v diserta
i Krti£ky (2001).2.2.1 Interak£ní oblastUV spektra horký
h hv¥zd nazna£ují, ºe se v jeji
h okolí vyskytují rozpínají
í seobálky pohybují
í se ry
hlostmi aº tisí
e km/s (Groenewegen a kol., 1989; Snowa kol., 1994). M·ºeme tedy p°edpokládat, ºe ve hv¥zdném v¥tru existuje gradientry
hlosti. Dále platí, ºe spektrální £ára má nenulovou ²í°ku. Pak foton vyzá°enýz fotosféry je absorbován daným £arovým p°e
hodem pouze v ur£itém intervaluvzdáleností od hv¥zdy, kterou nazýváme interak£ní oblast £áry.Vzhledem k nízké hustot¥ hv¥zdný
h v¥tr· p°edopkládáme gaussovský pro�lspektrální £áry, který je utvá°en tepelnými pohyby iont·:
φ(∆ν)d(∆ν) = 1√

π∆νD e−“

∆ν
∆νD ”2d(∆ν), (2.13)kde φ(∆ν) zna£í pro�l £áry se st°edem v ∆ν = ν−ν0 = 0 a ∆νD je Dopplerovská²í°ka £áry

∆νD = ν0
c
vth, (2.14)kde vth ozna£uje st°ední tepelnou ry
hlost iont·. Pro�l je normalizovaný:

∫

∞

−∞

φ(∆ν)d(∆ν) = 1. (2.15)Pro opa
itu £arového p°e
hodu mezi hladinami l a u s frekven
í ν0 vybranéhoiontu s hmotností mi platí:
κ(ν)ρ = κlρφ(∆ν) =

πe2

mecflnl

[

1− nu

nl

gl

gu

]

φ(∆ν), (2.16)kde κl zna£í opa
itu ve st°edu £áry, me = 9.11.10−28 g hmotnost elektronu, enáboj elektronu, nu, nl a gu, gl ozna£uje £íselné hustoty iont· na hladiná
h u, la jeji
h p°íslu²né statisti
ké váhy, fl sílu os
ilátoru.- 20 -



KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLA
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Obrázek 2.2: Interak£ní oblast £áry λ0
.
= 123.9 nm pro iont, který se na
házíve dvou r·zný
h vzdálenoste
h od hv¥zdy: 1.39R∗ a 5.3R∗. Parametry modelu:

T = 36 000K, R∗ = 7.5R⊙, ²í°ka £áry −3.0∆νD.P°edpokládejme, ºe z fotosféry k pozorovateli je podél paprsku ve sm¥ru z,který svírá s radiálním sm¥rem úhel θ′, vyzá°en foton s frekven
í νf. Dále p°ed-pokládáme, ºe iont v atmosfé°e v radiální vzdálenosti r od hv¥zdy má ry
hlost
v(r), jejíº projek
e do sm¥ru ²í°ení fotonu je vz = µv(r) = v(r) cos(θ). Pokudbudeme p°edpokládat, ºe polo²í°ka £áry odpovídá Dopplerovské ²í°
e (2.14), pakje foton absorbován ve v¥tru iontem práv¥ s takovou ry
hlostí vz, kdy frekven
efotonu díky Dopplerovu posuvu spadá do intervalu frekven
í odpovídají
í dvojná-sobku Dopplerovské ²í°ky £áry. Absorp
e fotonu probíhá v klidové soustav¥ iontu,pomínka pro frekven
i fotonu, pro kterou dojde k jeho absorp
i, má tvar:

ν0 −∆νD < νf(1− vz/c) < ν0 +∆νD. (2.17)Tato podmínka vymezuje frekven
e foton· vyzá°ený
h z fotosféry tak, aby bylyabsorbovány konkrétním £arovým p°e
hodem iontu ve v¥tru. Oblast, ve které do-
hází k absorp
i foton·, nazýváme interak£ní oblast £áry. Analogi
ky je moºné°í
i, ºe daný foton z fotosféry je absorbován ionty pohybují
ími se v ur£itém in-tervalu ry
hlostí, 
oº p°i daném gradientu ry
hlosti ve v¥tru vymezuje velikostinterak£ní oblasti. Obrázek 2.2 znázor¬uje velikost interak£ní oblasti pro tyto pa-rametry modelu: T = 36 000K, vth ∼ 30 km/s, λ0 .= 123.9 nm (odpovídá p°ibliºn¥£á°e Nv), ²í°ka £áry 3∆νD (pro takto zvolenou ²í°ku £áry dosahuje absorp£níkoe�
ient na k°ídle
h £áry asi 1/10 hodnoty ve st°edu £áry). Dále p°edpoklá-dáme ve hv¥zdném v¥tru ry
hlostní pole v(r) s kladným gradientem ry
hlosti.P°i ury
hlování hv¥zdného v¥tru do
hází k posuvu frekven
e, na které iont ab-sorbuje zá°ení. Ve v¥t²í
h vzdálenoste
h od hv¥zdy, kde se iont pohybuje vysokoury
hlostí (malý gradient ry
hlosti), je oblast absorp
e £arového p°e
hodu rozsáhlá,od 4.7R∗ do 6.2R∗. Naproti tomu blízko hv¥zdy se ionty pohybují relativn¥ po-- 21 -



KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLAmalu (velký gradient ry
hlosti), oblast absorp
e £áry je úzká, 1.36R∗ − 1.42R∗.2.2.2 Sobolevova aproxima
eVelikost oblasti, kde do
hází k absorp
i fotosféri
ký
h foton·, závisí na dvou fak-tore
h. Prvním z ni
h je ²í°ka £arového p°e
hodu iontu. �í°
e £arového p°e
hoduodpovídá díky Dopplerovu jevu interval ry
hlostí iont·, na kterém jsou s
hopnyabsorp
e. �ím je ²í°ka absorp£ní £áry uº²í, tím je men²í i oblast, ve které do
házík absorp
i. Druhým faktorem ovliv¬ují
ím velikost interak£ní oblasti je gradientry
hlosti iont· ve hv¥zdném v¥tru. Pro malé hodnoty gradientu ry
hlosti je inter-ak£ní oblast pom¥rn¥ ²iroká (viz obr. 2.2). Pokud je gradient ry
hlosti velký, jeinterak£ní oblast velmi úzká, pro�ly £ar se blíºí δ−funk
i. Tím se velmi zjednodu-²uje výpo£et intenzity zá°ení, protoºe nyní intenzita závisí pouze na podmínká
hv bod¥, ve kterém intenzitu po£ítáme. Zjednodu²ení nazýváme Sobolevovou apro-xima
í (Sobolev, 1960).Nejprve vyjád°íme opti
kou hloubku pro foton s frekven
í νf podél paprskuve sm¥ru z:
τ(z1, νf) = ∫ ∞

z1

κ(z, νf)ρ(z) dz. (2.18)S uºitím rovni
e (2.16) dostáváme pro opti
kou hloubku:
τ(z1, νf) = πe2

mecfl

∫

∞

z1

nl(z)

[

1− nu(z)

nl(z)

gl

gu

]

φ(∆ν) dz. (2.19)V Sobolevov¥ aproxima
i povaºujeme pro�ly £ar za δ−funk
e, daným £arovýmp°e
hodem je tak absorbován foton s konkrétní frekven
í a vzhledem k ry
hlostikonkrétního iontu nastává absorp
e pouze v jediném bod¥ ve hv¥zdném v¥tru.Nebo k absorp
i fotonu dojde práv¥ tehdy, kdyº frekven
e fotonu vyzá°enéhoz fotosféry (νf) je Dopplerovsky posunuta díky pohybují
ímu se iontu (vz) práv¥do st°edu £arového p°e
hodu iontu (ν0). Poloha Sobolevova bodu rS, kde do
házík absorp
i fotonu, je dána podmínkou ν0 = νf(1− vz(rS)/c), p°i£emº pro p°esnéur£ení polohy je pot°eba znát ry
hlostní pole. Pro opti
kou hloubku v Sobolevov¥aproxima
i tak platí:
τSob(z1, νf) = κlρ

( dzd∆ν) . (2.20)Protoºe v ≪ c, platí νf ≃ ν0 a podmínku pro absorp
i foton· (2.17) m·ºemep°epsat do tvaru:
∆ν = νf(1− µv(r)

c

)

− ν0 ≃
ν0
c
µv(r). (2.21)Dosazením do (2.20) dostáváme pro opti
kou hloubku v Sobolevov¥ aproxima
i- 22 -



KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLAvýraz:
τSob(ν0) = κlρ

c

ν0

[d(µv)dr ]−1

=
c

ν0

κlρ
[

(1− µ2)
v(r)

r
+ µ2

dv(r)dr ] . (2.22)V obe
ném p°ípad¥ obsahuje výraz pro opti
kou hloubku v Sobolevov¥ aproxima
iprojek
i gradientu ry
hlosti do sm¥ru ²í°ení zá°ení (Rybi
ki & Hummer, 1978)tedy
τSob(ν0) = c

ν0

κlρ

[n · ∇(n · v)] . (2.23)S vyuºitím (A.30) dostáváme v radiálním sm¥ru (µ = 1) pro opti
kou hloubkuv Sobolevov¥ aproxima
i výraz:
τSob(ν0) = c

ν0

κlρ
[dv(r)dr

] . (2.24)Sobolevova opti
ká hloubka je nep°ímo úm¥rná gradientu ry
hlosti ve hv¥zdnémv¥tru, 
oº potvrzuje i vý²e uvedený p°íklad.Pro velký gradient ry
hlosti ve v¥tru je oblast, ve které do
hází k absorp
ifoton·, pom¥rn¥ úzká a opti
ká hloubka prost°edí je malá. Naopak pro malýgradient ry
hlosti je oblast, ve které do
hází k absorp
i foton·, zna£n¥ ²irokáa opti
ká hloubka prost°edí je velká. Ve skute£nosti pro�l £áry není δ−funk
í,ale má nenulovou ²í°ku díky nenulové tepelné ry
hlosti iont·. K absorp
i foton·tak nedo
hází pouze v jediném bod¥ ve hv¥zdném v¥tru, ale v ur£itém intervaluvzdáleností (viz � 2.2.1). De�nujme tzv. Sobolevovu délku LSob jako vzdálenost,na které do
hází ke zm¥n¥ ry
hlosti v¥tru o hodnotu tepelné ry
hlosti ve sm¥ru zsvírají
í s radiálním sm¥rem úhel θ, tedy
LSob ≡ vthd(µv)dr

. (2.25)Jestliºe se parametry hv¥zdného v¥tru m¥ní na vzdálenosti mnohem del²í neº jeSobolevova délka, pak m·ºeme uºít Sobolevovy aproxima
e. Pokud za 
harakte-risti
kou délku zvolíme vzdálenost, na které se m¥ní nap°. hustota v¥tru (Owo
ki,1990), pak platí:
H ≡ ρdρdr

∼ vdvdr

≫ vthdvdr

≡ LSob. (2.26)Odtud je z°ejmé, ºe Sobolevova aproxima
e je dobrým p°iblíºením ve v¥tru tam,kde jeho ry
hlost významn¥ p°ekra£uje ry
hlost zvuku. Z d·vodu velký
h gradi-ent· ry
hlostí v p°ípad¥ v¥tr· horký
h hv¥zd je tak uºití Sobolevovy aproxima
evhodnou aproxima
í. Porovnání zá°ivé síly vypo£tené za pouºití Sobolevovy apro-xima
e a p°ímého výpo£tu provedli PPK nebo Krti£ka & Kubát (2010). Jeji
h vý-po£ty ukázaly velmi dobrou shodu zejména ve vzdálen¥j²í
h oblaste
h od hv¥zdy.- 23 -



KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLA2.2.3 Zá°ivá síla v Sobolevov¥ aproxima
iV p°ed
hozím oddíle jsme ukázali, ºe pro daný £arový p°e
hod a foton vyzá°enýz fotosféry nedo
hází v p°ípad¥ velký
h gradient· ry
hlostí k interak
i zá°enís hmotou v 
elém v¥tru, ale pouze v ur£itém bod¥ ve v¥tru. Sobolevova aproxi-ma
e tak znamená velké zjednodu²ení p°i °e²ení rovni
e p°enosu zá°ení. V na²i
húvahá
h neuvaºujeme rozptýlené zá°ení, odpovídají
í £len °e²ení rovni
e p°enosu(2.11) zanedbáváme.P°edpokládejme, ºe hv¥zda zá°í jako homogenní disk (zanedbáváme okrajovéztemn¥ní, IC(µ, ν) = IC(ν). Pro intenzitu zá°ení ve vzdálenosti r ve hv¥zdnémv¥tru platí:
I(νf, µ) = { IC(νf)e−τ(νf,µ), µ∗ < µ < 1,

0, µ < µ∗,
(2.27)kde

µ∗ = cos θ
′

∗
=
√

1− (R∗/r)2 (2.28)odpovídá maximálnímu úhlu, ze kterého dopadá zá°ení z hv¥zdy do místa ve vzdá-lenosti r ve hv¥zdném v¥tru a τ(νf, µ) ozna£uje opti
kou hloubku £arového p°e-
hodu iontu:
τ(νf, µ) = ∫ rfotosf κ(νf)ρ dz = κlρ

( dzd∆ν)∫ ∆ν(r)

∆ν(fotosf) φ(∆ν) d(∆ν) = τ(ν0)Φ(∆νµ),(2.29)kde
Φ(∆νµ) =

∫ ∆ν(r)

∆ν(fotosf) φ(∆ν) d(∆ν), (2.30)p°i£emº ∆νµ = νf − ν0(1 + µv(r)/c). P°edpokládáme, ºe ve fotosfé°e nedo
házík absorp
i zá°ení, tedy platí IC(νf) ≃ IC(ν0). Pro intezitu zá°ení ve vzdálenosti rtak platí:
I(νf, µ) = IC(ν0)e−τ(ν0)Φ(∆νµ). (2.31)Nyní m·ºeme p°istoupit k samotnému výrazu pro zá°ivou sílu (2.1). Po do-sazení hmotnostního absorp£ního koe�
ientu (2.16) a intenzity zá°ení odvozenév Sobolevov¥ aproxima
i (2.31) obdrºíme výraz pro zá°ivou sílu zp·sobenou ab-sorp
í zá°ení £arovým p°e
hodem iontu s frekven
í νl:

gradl(r) =
κl

c

∫

∞

0

∮

Ω

φ(∆ν)e−τ(νl)Φ(∆ν)IC(n, νl)n dΩ dν. (2.32)S vyuºitím (2.30) dostáváme:
gradl(r) =

κl

c

∮

Ω

1− e−τ(νl)

τ(νl)
IC(n, νl)n dΩ. (2.33)
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KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLAK zá°ivé síle p°ispívá velmi mnoho £arový
h p°e
hod· r·zný
h iont·, jak jsmed°íve zmínili. Proto výraz pro zá°ivou sílu se£teme p°es v²e
hny £arové p°e
hodya ve sféri
ky symetri
kém p°ípad¥ dostáváme:
gLrad = 2πc ∑

l

κlI
C(νl)

∫ 1

µ∗

1− e−τ(νl)

τ(νl)
µ dµ. (2.34)Dosud jsme p°edpokládali, ºe zá°ení z fotosféry s frekven
í νl odpovídají
í frek-ven
i £arového p°e
hodu iontu není v míst¥ r ovlivn¥no jiným £arovým p°e
ho-dem. Ve skute£nosti tomu tak není. Spektrální £áry horký
h hv¥zd jsou rozlo-ºeny velmi nerovnom¥rn¥. Malý po£et £ar se na
hází ve viditelné oblasti spektra(O hv¥zdy), naopak velký po£et £ar se na
hází v intervalu 30 nm < λ < 60 nmu O hv¥zd, 100 nm < λ < 300 nm u B hv¥zd. V t¥
hto intervale
h do
hází k p°e-kryvu spektrální
h £ar. Naví
 foton m·ºe být absorbován a op¥t emitován ve v¥trur·znými £arovými p°e
hody r·zný
h iont·. Efekt nazýváme ví
enásobný rozptyl.Puls (1987) vypo£ítal, ºe zahrnutí tohoto jevu do výpo£tu zá°ivé síly sniºuje v n¥-který
h p°ípade
h její velikost asi o (10−30)%. P°esto jev ví
enásobného rozptylui p°ekryvu £ar zanedbáváme, v modele
h hv¥zdný
h v¥tr· se jedná o £asto pou-ºívanou aproxima
i.2.3 CAK aproxima
eVýraz pro výpo£et zá°ivé síly (2.34) vyºaduje znalost zá°ivého pole a opa
it v²e
h£arový
h p°e
hod· iont·. K tomu je pot°eba vypo£ítat obsazení hladin a stupn¥ioniza
e pro velké mnoºství hladin v atome
h. Velké zjednodu²ení p°i výpo£tuintenzity zá°ení p°edstavuje uºití Sobolevovy aproxima
e. Nyní je pot°eba vypo-°ádat se s velkým mnoºstvím £arový
h p°e
hod·.Ve výrazu pro opti
kou hloubku £arového p°e
hodu (2.24) se vyskytuje sou£in

ρ(dv/dr)−1, který nezávisí na konkrétní £á°e, ale je pro v²e
hny £áry stejný. CAKzavedli parametr odpovídají
í opti
ké hloub
e, který nezávisí na opa
it¥ v dané£á°e:
t ≡ σrefe

κl
τl = σ

refe ρvth (dvdr)−1

, (2.35)kde v CAK teorii b¥ºn¥ uºívaná hodnota σrefe = 0.325 
m2 g−1 je referen£ní hod-nota opa
ity pro rozptyl na volný
h elektrone
h (Abbott, 1982). Zá°ivou síluzp·sobenou absorp
í ve spektrální
h £ará
h iont· vyjád°ili pomo
í zá°ivé sílyzp·sobené rozptylem zá°ení na volný
h elektrone
h (2.4):
gLrad ≡M(t)gCrad, (2.36)kde funk
eM(t) vyjad°uje p°ísp¥vek v²e
h £arový
h p°e
hod·. CAK funk
iM(t)spo£ítali pouze pro iont C iii, p°i£emº obsazení hladin spo£ítali za p°edpokladu- 25 -



KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLAplatnosti LTE. Zastoupení iontu C iii vzhledem k H uvaºovali jako sou£et abun-dan
í C, N a O. Pro r·zné hodnoty opti
ké hloubky t spo£ítali funk
i M(t)a získali velmi jednodu
hý �t:
M(t) = kt−α, (2.37)kde konstanty k a α nazýváme multiplikativní konstanty zá°ivé síly. Dosazením(2.37) do (2.36) a s vyuºitím (2.35) a (2.4) dostáváme CAK model zá°ivé síly, projejíº velikost platí:

gLrad = σrefe L∗

4πr2c

k

(σrefe vth)α (1ρ dvrdr )α

. (2.38)2.3.1 Roz²í°ení pro ví
e atom·CAK odvodili zá°ivou sílu pouze pro C iii, ni
mén¥ na ury
hlování hv¥zdného v¥-tru se podílí absorp
e v £ará
h r·zný
h atom· v r·zném stupni ex
ita
e a ioniza
e.Tento fakt poprvé aproximativn¥ zohlednil Abbott (1982), který p°edpokládal io-niza£ní rovnováhu mezi fotoiniza£ními pro
esy závislými na toku zá°ení a pro
esyzá°ivé rekombina
e závislými na elektronové hustot¥. Funk
i (2.37) roz²í°il o dal²ífaktor, tedy
M(t) = kt−α

(

10−11 
m3ne
W (r)

)δ

, (2.39)kde δ je dal²í multiplikativní konstanta zá°ivé síly (Abbott, 1982) a W (r) ozna-£uje faktor z°ed¥ní, který vyjad°uje pravd¥podobnost toho, ºe foton emitovanýve vzdálenosti r od hv¥zdy dopadne na hv¥zdu, p°i£emº platí:
W (r) =

1

2



1−

√

1−
(

R∗

r

)2


 . (2.40)Dosazením (2.39) do (2.36) dostáváme:
gLrad = σrefe L∗

4πr2c

k

(σrefe vth)α (10−11neW

)δ (
1

ρ

dvrdr )α

. (2.41)Narozdíl od CAK, kte°í spo£ítali parametry zá°ivé síly pouze pro iont C iii, vyjád-°il Abbott parametry k, α a δ se zapo£tením absorp
í ve spektrální
h £ará
h prvk·od H po Zn v ioniza£ní
h stupní
h i aº vi. Ve výrazu pro opti
kou hloubku (2.35)vystupuje tepelná ry
hlost atom· p°ispívají
h k ury
hlování hv¥zdného v¥tru. Ab-bott pro své výpo£ty zvolil tepelnou ry
hlost atomu vodíku, na kterou jsou jehoparametry k a α normovány:
vth =√2kBTe�

mH , (2.42)kde kB = 1.38.10
−16 g 
m2 s−2K−1 je Boltzmannova konstanta.- 26 -



KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLA2.3.2 Parametry zá°ivé síly v LTE a NLTESoubor spektrální
h £ar p°ispívají
í
h k zá°ivé síle je aproximativn¥ ur£en troji
íparametr· k, α a δ, p°i£emº parametr k odpovídá po£tu £ar, které jsou siln¥j²íneº ur£itá hodnota, parametr α odpovídá pom¥ru mezi opti
ky tenkými a opti
kytlustými £arami a parametr δ popisuje zm¥ny v ioniza
i ve v¥tru v d·sledku zm¥nve fotoioniza
i a zá°ivé rekombina
i (Kudritzki a kol., 1989). Parametry zá°ivésíly v CAK aproxima
i jsou ur£eny jako vhodný �t pro výpo£et zá°ivé síly, kterázávisí mimo jiné jak na poli zá°ení, tak na obsazení hladin jednotlivý
h atom·.Zá°ivé pole lze vypo£ítat z rovni
e p°enosu zá°ení (2.8).Pro výpo£et obsazení hladin se pouºívají dva velmi roz²í°ené p°ístupy. V prv-ním z ni
h se p°edpokládá, ºe se atmosféra na
hází ve stavu tzv. lokální termo-dynami
ké rovnováhy (LTE). V tomto p°ípad¥ se pro výpo£et obsazení hladinTabulka 2.1: Hodnoty parametr· k, α a δ pro teplotu Te� = 30 000K.
k α δ Po£et £ar Zdroj

0.0076 0.742 − ∼ 103 CAK
0.2220 0.561 0.107 250 000 Abbott (1982)
0.1700 0.590 0.090 PPK
0.3750 0.522 0.099 520 000 Shimada a kol. (1994)pouºívá Boltzmannovo a Sahovo rozd¥lení. Ve druhém p°ípad¥ se pro výpo£etobsazení hladin pouºívá rovni
 statisti
ké rovnováhy. Druhý p°ístup, ozna£ovanýjako NLTE, je p°esn¥j²í zejména v takovém p°ípad¥, kdy obsazení hladin je ur-£ováno ví
e zá°ivými neº sráºkovými pro
esy (Mihalas, 1978). Hodnoty parame-tr· k, α, δ spo£tené r·znými metodami ukazuje tabulka 2.1, p°i£emº parametryjsou spo£ítány pro teplotu Te� = 30 000K. R·zné hodnoty troji
e parametr· jsoutaké dány mnoºstvím zapo£tený
h £ar.2.3.3 Neradiální zá°ivé poleZá°ivou sílu jsme dosud odvozovali pro p°ípad, ºe se na
házíme daleko od hv¥zdy,kdy hv¥zda zá°í jako bodový zdroj. Toto p°iblíºení ov²em neplatí, pokud se na-
házíme blízko hv¥zdy. Zde se totiº veli
e siln¥ uplat¬uje neradiální 
harakter zá-°ivého pole. Zá°ivou sílu pro p°ípad hv¥zdy zá°í
í jako rovnom¥rn¥ jasný disk po-prvé uvedli CAK, ni
mén¥ první hydrodynami
ké modely s neradiálním zá°ivýmpolem spo£ítali nezávisle na sob¥ PPK a Friend & Abbott (1986). Po p°esn¥j²íúhlové integra
i se ve výrazu pro zá°ivou sílu objevuje multiplikativní faktor Df,pro který platí:

Df = (1 + σ)α+1 − (1 + σµ2∗)α+1
(1− µ2

∗
)σ(1 + σ)α(1 + α)

, (2.43)- 27 -



KAPITOLA 2. ZÁ�IVÁ SÍLAkde σ zavádíme dle Castor (1974):
σ ≡ d ln v(r)d ln r − 1. (2.44)Zapo£tením neradiálního zá°ivého pole získáváme pro zá°ivou sílu vztah, kterýpouºíváme v na²i
h výpo£te
h a který je v literatu°e ozna£ovaný jako m-CAKmodel zá°ivé síly:

gLrad = σrefe L∗

4πr2c

Dfk
(σrefe vth)α (10−11neW

)δ (
1

ρ

dvrdr )α

. (2.45)Zahrnutí m-CAK modelu zá°ivé síly do výpo£t· vede k výraznému zp°esn¥nívýsledk· modelování hv¥zdného v¥tru. Na obrázku 2.3 (dole) je znázorn¥no po-rovnání CAK modelu a m-CAK modelu hv¥zdného v¥tru s pozorováním. Modelozna£ený "pozorování" je spo£ítán pomo
í β−zákona (3.21) na základ¥ znalostikone£né ry
hlosti hv¥zdného v¥tru (viz � 3.1) odvozené z pozorování. V t¥snéblízkosti hv¥zdy je zá°ivé pole velmi siln¥ neradiální a tak CAK model zá°ivésíly (2.38) její velikost oproti skute£nosti nadhodno
uje (viz obr. 2.3, naho°e).M-CAK model zá°ivé síly (2.45) její velikost v této oblasti redukuje. Men²í zá°ivásíla vede k men²ímu toku hmoty z hv¥zdy, do
hází k ury
hlování men²ího mnoº-ství materiálu, 
oº vede k vy²²ím ry
hlostem hv¥zdného v¥tru ve srovnání s CAKmodelem.
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Obrázek 2.3: Naho°e: Porovnání CAK modelu a m-CAK modelu zá°ivé síly. Dole:Srovnání CAK modelu a m-CAK modelu hv¥zdného v¥tru s modelem získanýmpomo
í β−zákona (v grafu ozna£eno jako "pozorování"), kde β = 0.8, a kone£néry
hlosti hv¥zdného v¥tru odvozené z pozorování, v∞ = 2600 km/s. Oba grafyvypo£ítány pro parametry hv¥zdy odpovídají
í modelu P-40 z tabulky 5.1.- 29 -



Kapitola 3Hydrodynami
ké rovni
eAby
hom získali model hv¥zdného v¥tru, je pot°eba vy°e²it soustavu hydrody-nami
ký
h rovni
. V na²em p°ípad¥ se zajímáme o sta
ionární, jednorozm¥rný,osov¥ symetri
ký, jednosloºkový, izotermi
ký hv¥zdný vítr, proto soustava hydro-dynami
ký
h rovni
 je tvo°ena dv¥ma rovni
emi: rovni
í kontinuity a pohybovourovni
í; rovni
i pro energii neuvaºujeme. Hv¥zdný vítr pokládáme za ideální teku-tinu, na £ásti
e v¥tru p·sobí gradient tlaku plynu, dále gravita£ní síla a zá°ivá sílazp·sobená rozptylem zá°ení na volný
h elektrone
h a absorp
í zá°ení ve spekt-rální
h £ará
h. V diserta£ní prá
i se zam¥°ujeme zejména na to, jakým zp·sobemovliv¬uje rota
e hv¥zdy hv¥zdný vítr. Hv¥zdnou rota
i zapo£ítáváme za p°ed-pokladu platnosti zákona za
hování momentu hybnosti. Vliv magneti
kého polehv¥zdy a viskózní síly v na²em modelu zanedbáváme.3.1 Soustava rovni
Stav pohybují
í se tekutiny 
harakterizujeme následují
ímí veli£inami: ry
hlost v,hustota ρ a tlak p; ostatní termodynami
ké veli£iny m·ºeme ur£it ze stavovérovni
e. Zajímá nás stav proud¥ní v ur£itém míst¥ v prostoru, proto vyuºijemek popisu proud¥ní Euler·v p°ístup1, hydrodynami
ké rovni
e pro pohyb kontinuatak mají v obe
ném p°ípad¥ tvar (Landau & Lifshitz, 1987):
∂ρ

∂t
+ div(ρv) = 0, (3.1)

∂v

∂t
+ (v · ∇)v = −1

ρ
grad p+ g, (3.2)p°i£emº rovni
e (3.1) je rovni
e kontinuity a rovni
e (3.2) pohybová rovni
e a kde

g ozna£uje vn¥j²í síly p·sobí
í na £ásti
e v¥tru a platí: g = gCrad + gLrad + ggrav,kde gCrad ozna£uje zá°ivou sílu zp·sobenou rozptylem zá°ení na volný
h elektro-ne
h, gLrad zá°ivou sílu zp·sobenou absorp
í zá°ení ve spektrální
h £ará
h a ggrav1Druhou moºností popisu pohybu kontinua je Langrange·v p°ístup, kdy stav pohybují
í setekutiny vy²et°ujeme vzhledem ke zvolené £ásti
i.- 30 -



KAPITOLA 3. HYDRODYNAMICKÉ ROVNICEgravita£ní sílu (v²e vztaºeno na jednotku hmotnosti). Mezi základní hydrody-nami
ké rovni
e pat°í je²t¥ rovni
e pro energii, ale protoºe se zabýváme pouzeizotermi
kými hv¥zdnými v¥try, tuto rovni
i neuvaºujeme.Hv¥zdný vítr horký
h hv¥zd m·ºeme z d·vodu jeho nízké hustoty a vysokéteploty aproximovat modelem ideálního plynu. V takovém p°ípad¥ platí stavovárovni
e pro ideální plyn:
p = a2ρ, (3.3)kde a zna£í izotermi
kou ry
hlost zvuku,
a2 =

RT
m

(3.4)kde R = 8.31.107 g 
m2 s−2K−1mol je molární plynová konstanta a m je st°edníatomová hmotnost £ásti
 vyjád°ená v hmotnoste
h atomu H (b¥ºn¥ se tato ve-li£ina ozna£uje písmenem µ, kv·li moºné zám¥n¥ se sm¥rovým úhlem zna£ímejinak). Pro pln¥ ionizovaný plyn slune£ního sloºení je m = 0.602 (Lamers &Cassinelli, 1999).

φ

θ

x

y

z

r

0

Obrázek 3.1: Soustavu rovni
 °e²íme ve sféri
ký
h sou°adni
í
h se st°edem v 
en-tru hv¥zdy.Soustavu rovni
 ve vektorovém tvaru (3.1)-(3.2) p°evedeme do sféri
ký
h sou-°adni
 (viz obr. 3.1), jednotlivé síly mají ve sféri
ký
h sou°adni
í
h následují
í- 31 -



KAPITOLA 3. HYDRODYNAMICKÉ ROVNICEsloºky: gCrad = (gCrad, 0, 0), gLrad = (gLrad, 0, 0) a ggrav = (−ggrav, 0, 0), kde gCrad jeur£ena vztahem (2.4), gLrad výrazem (2.45) a pro velikost gravita£ní síly platí:
ggrav = GM∗

r2
. (3.5)Gravita£ní síla je zna£n¥ redukována ú£inky zá°ivé síly kontinua (viz � 2.1), protose b¥ºn¥ zavádí efektivní hmotnost hv¥zdy Me� = M∗(1 − Γ). Vztah pro gravi-ta£ní sílu (3.5) a zá°ivou sílu kontinua (2.4) tak m·ºeme s vyuºitím (2.7) zapsatdo jednoho výrazu:

ge� = GM∗(1− Γ)
r2

. (3.6)3.2 Aproxima
eNeº se za£neme zabývat dal²ími úpravami soustavy rovni
 (3.1)-(3.2), zavedemezjednodu²ují
í p°edpoklady, které výrazn¥ usnadní nalezení jejího °e²ení.� Jednorozm¥rný model v¥tru. Hydrodynami
ké ví
erozm¥rné modely hv¥zd-ného v¥tru nabízejí reáln¥j²í pohled na danou problematiku, protoºe umoº-¬ují zapo£ítat jevy, které v p°ípad¥ jednorozm¥rný
h hv¥zdný
h v¥tr· ne-jsou moºné. P°esto i jednodu
hý jednorozm¥rný model dokáºe velmi dob°eposat hv¥zdný vítr v jeho základní
h 
harakteristiká
h. Dále diskutovánov � 3.3.� Sta
ionární model v¥tru. �asov¥ závislé modely jednorozm¥rného izotermi
-kého v¥tru se zá°ivou silou vyjád°enou v Sobolevov¥ aproxima
i (Owo
ki akol., 1988; Votruba, 2006) vedou k °e²ení, které svými základními 
harakte-ristikami odpovídá £asov¥ nezávislým model·m. Modely s obe
n¥j²í zá°ivousilou (Owo
ki a kol., 1988) vedou k nestabilním °e²ením.� Izotermi
ký vítr. Srovnání výsledk· modelu izotermi
kého a neizotermi
-kého hv¥zdného v¥tru (PPK) ukázalo velmi podobné výsledky. Neizoter-mi
kými modely v¥tru se zabýval také (Krti£ka & Kubát, 2001). P°edpo-kladem izotermi
kého hv¥zdného v¥tru odpadá nutnost °e²it rovni
i proenergii. V na²em modelu p°edpokládáme T (r) = Te�.� Jednosloºkový vítr. Dvousloºkový model hv¥zdného v¥tru horký
h hv¥zd(Krti£ka & Kubát, 2000) ukázal, ºe pro hv¥zdy s malou hodnotou ry
hlostiztráty hmoty (∼ 10−12M⊙/rok) do
hází k prudkému poklesu ry
hlosti v¥-tru v jeji
h blízkosti v porovnání s jednosloºkovým hv¥zdným v¥trem; prohv¥zdy s velkou hodnotou ry
hlosti ztráty hmoty (∼ 10−6M⊙/rok) se obamodely shodují. V p°ípad¥ O a B hv¥zd tak m·ºeme hv¥zdný vítr dob°eaproximovat jednou sloºkou. - 32 -



KAPITOLA 3. HYDRODYNAMICKÉ ROVNICE� Zanedbání viskozity. Pokud se na problematiku vnit°ního odporu prost°edípodíváme z pohledu Reynoldsova £ísla, pak v p°ípad¥ v¥tr· horký
h hv¥zdnabývá toto £íslo velmi vysoký
h hodnot, 
oº odpovídá zanedbatelnémuvlivu t°e
í
h sil (Castor a kol., 1976). Naví
 t°ísloºkový model hv¥zdnéhov¥tru se zahrnutím viskozní
h sil (Krti£ka & Kubát, 2001) ukázal, ºe prohv¥zdy s relativn¥ vysokou hustotou toku, vysokou hodnotou ry
hlosti ztrá-ty hmoty, je efekt zanedbatelný a výsledky modelu jsou velmi podobnévýsledk·m jednosloºkového modelu. Pro hv¥zdy s niº²í hustotou toku seviskózní síly projevují výrazn¥ji, vedou k hust²ímu a pomalej²ímu toku.Zanedbání tohoto jevu pro O hv¥zdy a rané B hv¥zdy je tak relevantní.� Zanedbání magneti
kého pole. Studium model· hv¥zdný
h v¥tr· se zahrnu-tím magneti
kého pole (Friend & Ma
Gregor, 1984; Ma
Gregor a kol., 1992)ukázalo, ºe intenzita magneti
kého pole men²í neº 100G nijak významn¥neovliv¬uje dynamiku hv¥zdného v¥tru. U n¥který
h horký
h hv¥zd se po-da°ilo identi�kovat magneti
ká pole i mnohem siln¥j²í (Donati a kol., 2002),které jiº dynamiku hv¥zdného v¥tru ovliv¬ují. Ud-Doula & Owo
ki (2002)magnetohydrodnami
kými simula
emi ukázali, ºe pro p°ípad veleobra typuOB vlivem magneti
kého pole do
hází k nár·stu hustoty a poklesu ry
h-losti toku v oblasti rovníku. Magneti
ké pole m·ºe naví
 výrazn¥ p°ispívatke ztrát¥ momentu hybnosti hv¥zdy (Ud-Doula a kol., 2009), 
oº nap°. v p°í-pad¥ 
hemi
ky pekuliární hv¥zdy spektrální t°ídy B2 vede ke zpomalováníhv¥zdné rota
e aº o ∼ 0.5 s/rok (Mikulá²ek a kol., 2008). Protoºe v²ak mag-neti
ké pole horký
h hv¥zd je pozorováno velmi z°ídka, jeho vliv v na²i
hvýpo£te
h zanedbáváme.S ohledem na tato zjednodu²ení upravíme dále soustavu rovni
 (3.1)-(3.2).Protoºe nás zajímají pouze sta
ionární, £asov¥ nezávislá °e²ení, poloºíme v sou-stav¥ rovni
 (3.1)-(3.2) ∂/∂t = 0. S vyuºitím výrazu (3.6) a (A.39)-(A.41) dostá-váme:
1

r2
∂

∂r
(r2ρvr) +

1

r sin θ

∂

∂θ
(ρvθ sin θ) +

1

r sin θ

∂

∂φ
(ρvφ) = 0, (3.7)

vr
∂vr

∂r
+
vθ

r

∂vr

∂θ
− vθ

2

r
− vφ

2

r
+

vφ

r sin θ

∂vr

∂φ
+
1

ρ

∂p

∂r
+ ge� − gLrad = 0, (3.8)

vr
∂vθ

∂r
+
vθ

r

∂vθ

∂θ
+
vθvr

r
+

vφ

r sin θ

∂vθ

∂φ
− vφ cos θ

r sin θ
vφ +

1

rρ

∂p

∂θ
= 0, (3.9)

vr
∂vφ

∂r
+
vθ

r

∂vφ

∂θ
+

vφ

r sin θ

∂vφ

∂φ
+
vφ cos θ

r sin θ
vθ +

vφvr

r
+

1

rρ sin θ

∂p

∂φ
= 0.(3.10)Nyní provedeme dal²í zjednodu²ení soustavy rovni
. Omezíme se jednoroz-m¥rný model (∂/∂θ = 0, ∂/∂φ = 0) a budeme vy²et°ovat základní vlastnostihv¥zdného v¥tru v rovin¥ rovníku (θ = π/2), kde se nejvýrazn¥ji projevují ú£inkyrota
e hv¥zdy na hv¥zdný vítr. Nep°edpokládáme ºádný pohyb ve sm¥ru od pól·- 33 -



KAPITOLA 3. HYDRODYNAMICKÉ ROVNICEk rovníku (vth = 0). S vyuºitím stavové rovni
e (3.3) dostáváme soustavu rovni
v tomto tvaru:
1

r2
∂

∂r
(r2ρvr) = 0, (3.11)

vr
∂vr

∂r
− vφ

2

r
+
a2

ρ

∂ρ

∂r
+
GM∗(1− Γ)

r2
− gLrad = 0. (3.12)�e²ením soustavy hydrodynami
ký
h rovni
 (3.11)-(3.12) získáme pro�l ry
h-losti a hustoty v¥tru, vr(r) a ρ(r), hv¥zdného v¥tru. Mezi globální 
harakteristikyhv¥zdného v¥tru pat°í ry
hlost ztráty hmoty (mass loss rate), Ṁ , a tzv. kone£náry
hlost hv¥zdného v¥tru (terminal velo
ity), v∞. Ry
hlost ztráty hmoty udávámnoºství hmoty, které hv¥zda ztrá
í za jednotku £asu. Pro O hv¥zdy se setkávámes hodnotami aº 10−5M⊙/rok, ni
mén¥ Ṁ m·ºe nabývat hodnot i o n¥kolik °ád·men²í
h (Mokiem a kol., 2007). Kone£ná ry
hlost hv¥zdného v¥tru udává ry
hlostv¥tru ve vzdálenosti r → ∞. V p°ípad¥ O hv¥zd dosahuje ry
hlost n¥kolik tisí
km/s (Puls a kol., 2006), u B hv¥zd pouhý
h n¥kolik desítek km/s (Zi
kgraf akol., 1996). Ry
hlost ztráty hmoty snadno ur£íme integra
í rovni
e (3.11):

4πr2ρvr = Ṁ = konst. (3.13)3.3 Rota
eNeº se za£neme zabývat podrobn¥ji rota
í hv¥zdného v¥tru, zavedeme zna£ení,které budeme dodrºovat i v následují
í
h kapitolá
h. P°edn¥ rota£ní ry
hlostna povr
hu hv¥zdy zna£íme vrot. Úhlovou rota£ní ry
hlost zna£íme obvyklým pís-menem ω. Dále v
rit budeme zna£it kriti
kou rota£ní ry
hlost. To je taková rota£níry
hlost, kdy je v rovnováze síla gravita£ní a síla odst°edivá. Rota£ní ry
hlost m·-ºeme také vyjád°it jako podíl vrot/v
rit, který budeme zna£it písmenem Ω.Horké hv¥zdy p°edstavují ry
hle rotují
í objekty, jeji
hº rota£ní ry
hlosti do-sahují i n¥kolika 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 n¥který
hp°ípade
h rota£ní ry
hlost tvo°í významný podíl vzhledem ke kriti
ké rota£níry
hlosti (Yudin, 2001). V p°ípad¥ horký
h hv¥zd je proto nutné do hydrodyna-mi
ký
h rovni
 zahrnout rota
i.Rota
e hv¥zdy hraje d·leºitou roli také z hlediska vývoje hv¥zdy (Yoon &Langer, 2005). Na obrázku 3.22 je za
hy
en vývoj hv¥zd s r·znou hmotnostív závislosti na jeji
h rota£ní
h ry
hloste
h. Z obrázku je patrné, ºe vývoj hv¥zdys velkou hmotností se dramati
ky m¥ní jiº pro relativn¥ malé hodnoty rota£níry
hlosti.Z d·vodu dal²ího zjednodu²ení zavedeme následují
í omezení:2Soukromá komunika
e s prof. Norbertem Langrem (email: nlanger�astro.uni-bonn.de).- 34 -



KAPITOLA 3. HYDRODYNAMICKÉ ROVNICE

Obrázek 3.2: Vliv rota
e hv¥zdy na její vývoj pro r·zné hmotnosti hv¥zd (Yoon& Langer, 2005).� Jednorozm¥rný model. Závislost základní
h 
harakteristik hv¥zdného v¥-tru na jediné prom¥nné (r) p°edstavuje jistá omezení. Ví
erozm¥rné mo-dely hv¥zdného v¥tru nazna£ují, ºe kolem ry
hle rotují
í
h B hv¥zd do
házík formování hv¥zdného disku.Model rotují
í B hv¥zdy s výraznou závislostí opti
ké hloubky na úhlu θmezi pólem a rovníkem hv¥zdy (Lamers & Pauldra
h, 1991) ukázal, ºe prour£itou teplotu hv¥zdy (a pro ur£itý úhel θ) do
hází ke skokovému nár·stuopti
ké hloubky v Lymanov¥ kontinuu (Pauldra
h & Puls, 1990), p°i£emºse uplat¬uje závislost opti
ké hloubky na povr
hové teplot¥ hv¥zdy a takévon Zeipel·v teorém (von Zeipel, 1924):
T (θ) ∼ ggrav(θ)1/4. (3.14)V d·sledku toho do
hází k nár·stu hustoty v¥tru, p°i£emº pom¥r mezi hus-totou v¥tru na rovníku a hustotou na pólu m·ºe dosahovat aº 102. Tentoefekt, v odborné literatu°e známý jako tzv. bi-stability e�e
t, se nejú£i-n¥ji projevuje u hv¥zd s efektivními teplotami 15 000K < Te� < 30 000K(Lamers & Pauldra
h, 1991). Model hv¥zdného v¥tru zahrnují
í zplo²t¥níhv¥zdy a gravita£ní ztemn¥ní (Pelupessy a kol., 2000) pro hv¥zdy s Te� ∼

25 000K ukázal, ºe tento efekt vede pouze k 10krát v¥t²í hustot¥ rovníkovéhov¥tru oproti v¥tru polárnímu. Musíme ale poznamenat, ºe tento efekt byl- 35 -



KAPITOLA 3. HYDRODYNAMICKÉ ROVNICEstudován pro rota£ní ry
hlosti hv¥zdy Ω < 0.6. Efekt samotný tak nesta£ík vysv¥tlení velmi hustý
h okolohv¥zdný
h disk· horký
h hv¥zd (Zi
kgrafa kol., 1985).Existen
i disk· okolo rotují
í
h horký
h hv¥zd potvrzoval i kinemati
kýosov¥ symetri
ký model hv¥zdného v¥tru hnaného zá°ením se zanedbánímgradientu tlaku plynu (Bjorkman & Cassinelli, 1993). V tomto modelu jehv¥zdný vítr plynem neinteragují
í
h £ásti
. Rota
e hv¥zdy zp·sobuje stá-£ení trajektorií £ásti
 z obou hemisfér sm¥rem k rovin¥ rovníku, 
oº vedeke zvý²ené hustot¥ toku v rovníkové oblasti. Pro ur£itou hodnotu rota£níry
hlosti se trajektorie z obou hemisfér v rovníkové rovin¥ dostávájí velmiblízko sebe, hv¥zdný vítr z obou polokoulí stal£uje vítr v rovin¥ rovníkua tento tlak dává vzniknout hustému disku, v literatu°e známému jako wind
ompressed disk - WCD. Pom¥r hustot toku mezi rovníkem a pólem dosa-huje 103. Hydrodynami
ké simula
e WCD modelu (Owo
ki a kol., 1994)potvrdily vznik disku kolem ry
hle rotují
í hv¥zdy, ni
mén¥ s mén¥ výraz-ným pom¥rem hustot mezi rovníkovým a polárním v¥trem.� Sféri
ky symetri
ký tvar hv¥zdy. Pokud hv¥zda rotuje vysokou ry
hlostí, do-
hází k významné deforma
i jejího tvaru. Ne
h´ Rpol zna£í polom¥r hv¥zdyna pólu a Rrov polom¥r hv¥zdy na rovníku, potom platí:
Rrov = Rpol(1− v2rotRpol

2GM∗(1− Γ)

)−1

, (3.15)kde vrot odpovídá rota£ní ry
hlosti na rovníku (Cranmer & Owo
ki, 1995).Polom¥r hv¥zdy na rovníku m·ºe být aº o 50% v¥t²í neº polom¥r na pólu.Pro rota£ní ry
hlost Ω = 0.5, v p°ípad¥ veleobra spektrální t°ídy O, je rov-níkový polom¥r del²í asi o 10% ve srovnání s polárním polom¥rem, v p°ípad¥O hv¥zdy hlavní posloupnosti je tato hodnota men²í (Petrenz & Puls, 1996).Pro B hv¥zdu do
hází k protaºení rovníkového polom¥ru o stejnou hodnotup°i rota£ní ry
hlosti Ω = 0.75 (Araújo & Pa
he
o, 1989).� Zanedbání gravita£ního ztemn¥ní. Se zavedením modelu sféri
ky symet-ri
kého tvaru hv¥zdy souvisí potla£ení efektu, který nazýváme gravita£níztemn¥ní. Rota
e hv¥zdy zp·sobuje její zplo²t¥ní oproti kulovému tvaru,povr
hové gravita£ní zry
hlení se m¥ní v závislosti na úhlu θ a tím se m¥níi povr
hová teplota (rov. (3.14)) a tedy zá°ivý tok. Model hv¥zdného v¥-tru pro B hv¥zdy se zapo£tením efektu zplo²t¥ní hv¥zdy a gravita£níhoztemn¥ní (Araújo a kol., 1994) ukázal malý vliv obou t¥
hto efekt· na dy-namiku v¥tru. Výrazn¥ji se oba efekty projevily aº p°i rota£ní
h ry
hloste
h
Ω ∼ 0.9. Hydrodynami
ké simula
e zahrnují
í zplo²t¥ní hv¥zdy a gravita£níztemn¥ní (Cranmer & Owo
ki, 1995) ukázaly dal²í potla£ení vzniku velmihustého disku okolo hv¥zdy (WCD model).- 36 -



KAPITOLA 3. HYDRODYNAMICKÉ ROVNICE� Zanedbání neradiální
h sil. Hydrodynami
ký model v¥tru B hv¥zdy se za-po£tením neradiální zá°ivé síly, gravita£ního ztemn¥ní a zplo²t¥ní hv¥zdyvlivem rota
e (Owo
ki a kol., 1996) ukázal nejen úplné potla£ení vznikudisku v rovin¥ rovníku, ale naopak kon
entra
i hmoty v okolí pól·. Veli-kost neradiální sloºky zá°ivé síly tvo°í si
e asi 10% velikosti radiální sloºky,ni
mén¥ její dynami
ké ú£inky jsou velmi podstatné v blízkosti hv¥zdy, pro-toºe zde hv¥zdný vítr dosahuje relativn¥ malý
h ry
hlostí, kolem 100 km/s.Na základ¥ t¥
hto p°edpoklad· ur£íme blíºe druhý £len pohybové rovni
e (3.12),£len −vφ
2(r)/r, který odpovídá odst°edivému zry
hlení p·sobí
ímu na £ásti
ev¥tru. Protoºe na hv¥zdný vítr p·sobí pouze 
entrální síly, platí zákon za
hovánímomentu hybnosti:

R∗vrot = konst. = rvφ(r), (3.16)kde vrot odpovídá rota£ní ry
hlosti v rovin¥ rovníku. Rota
i hv¥zdy £asto zapisu-jeme pomo
í bezrozm¥rné veli£iny Ω, proto ur£íme je²t¥ kriti
kou rota£ní ry
hlost(pro sféri
ky symetri
kou hv¥zdu):
v
rit =√GM∗(1− Γ)

R∗

. (3.17)3.4 �e²ení hydrodynami
ký
h rovni
Rovni
e (3.11)-(3.12) tvo°í soustavu nelineární
h diferen
iální
h rovni
 pro ry
h-lost a hustotu. Vy°e²ení této soustavy komplikuje nelineární závislost zá°ivé sílyna gradientu ry
hlosti (2.45). Proto je pot°eba °e²it rovni
e numeri
ky. P°i analýze°e²ení soustavy z d·vodu zjednodu²ení neuvaºujeme rota
i hv¥zdy a pouºívámeCAK model zá°ivé síly (2.38). Popis °e²ení pro tento model v¥tru je moºné naléztv Lamers & Cassinelli (1999), analýzu °e²ení pro m-CAK model zá°ivé síly jemoºné nalézt v prá
i Krti£ka (2001).Nejprve se podíváme na velmi jednodu
hou idealiza
i hv¥zdného v¥tru ury
h-lovaného zá°ivou silou (viz Chandrasekhar, 1934). P°edpokládejme, ºe na iontve hv¥zdném v¥tru p·sobí gravita£ní síla a dále síla, která p·sobí proti síle gravi-ta£ní a jejíº velikost je s−násobkem síly gravita£ní (
oº p°edstavuje velmi zjed-nodu²en¥ zá°ivou sílu), pak platí:d2rdt2 = (s− 1)GM∗

r2
. (3.18)Rovni
i jednou zintegrujeme a za p°edpokladu, ºe na spodním okraji platí v(R∗) =

v0 dostáváme:
v2(r) = v20 +

2GM∗(s− 1)
R∗

(

1− R∗

r

)

. (3.19)- 37 -



KAPITOLA 3. HYDRODYNAMICKÉ ROVNICEM·ºeme si v²imnout, ºe pro r → ∞ ry
hlost nabývá maximální hodnoty. Hv¥zdnév¥try horký
h hv¥zd zpravidla dosahují ry
hlostí aº 103 km/s, naproti tomu v t¥s-né blízkosti hv¥zd se ry
hlosti v¥tru pohybují kolem n¥kolika km/s, proto zane-dbáme v0 a dostáváme:
v∞ =

√

2GM∗(s− 1)
R∗

∼ ves
, (3.20)kde ves
 = √

2GM∗/R∗ zna£í únikovou ry
hlost z hv¥zdy. Dosazením (3.20)do (3.19) a za p°edpokladu velmi malý
h ry
hlostí v t¥sné blízkosti hv¥zdy obdr-ºíme:
v(r) = v0 + v∞

(

1− R∗

r

)β

, (3.21)kde β = 1/2. Vztah pro ry
hlost (3.21) se nazývá b¥ºn¥ β−zákon a p°edstavujevelmi uºívanou aproxima
i ry
hlostního pole hv¥zdný
h v¥tr· horký
h hv¥zd.Parametr β kontroluje strmost pro�lu v¥tru, proto mén¥ strmým pro�l·m odpo-vídají v¥t²í hodnoty tohoto parametru (viz � 4.3).Nyní se vrátíme k °e²ení p·vodní soustavy rovni
 (3.11)-(3.12). Soustavu p°e-pí²eme do jediné rovni
e dosazením (3.11) do (3.12):
(

1− a2

v2r

)

r2vrv
′

r +GM∗(1− Γ)− 2a2r − C(r2vrv
′

r)
α = 0 = F (r, vr, v

′

r), (3.22)kde v′r = dvr/dr a C obsahuje pouze konstanty:
C =

σrefe L∗

4πc
k

(

4π

σrefe vthṀ)α

. (3.23)Numeri
ká °e²ení rovni
e (3.22) znázor¬uje obrázek 3.3. V obrázku jsou naví
 vy-zna£eny dva významné body, zvukový bod a Parker·v bod. Zvukový bod nastáváv takové vzdálenosti od hv¥zdy, kde ry
hlost hv¥zdného v¥tru dosahuje ry
hlostizvuku, vr(r) = a. Pohybová rovni
e slune£ního v¥tru (Parker, 1958)
1

vr

dvrdr = 2a2r − GM∗

r2

v2r − a2
, (3.24)má ve zvukovém bod¥ singularitu, jmenovatel pohybové rovni
e je roven nule.Bod, ve kterém nastává singularita, se nazývá kriti
ký bod, r
rit. Parker·v bododpovídá bodu, kdy je roven nule £itatel pohybové rovni
e (3.24). V p°ípad¥slune£ního v¥tru kriti
ký bod, zvukový bod a Parker·v bod splývají do bodujednoho, ni
mén¥ pro hv¥zdné v¥try ury
hované zá°ivou silou toto neplatí.Pohybová rovni
e hv¥zdného v¥tru se zá°ivou silou (3.22) má nekone£n¥ mno-ho °e²ení, která lze rozd¥lit do n¥kolika 
harakteristi
ký
h skupin. �ty°i r·znét°ídy °e²ení dostáváme integra
í sm¥rem od fotosféry. Spole£nou 
harakteristikout¥
hto °e²ení je podzvuková po£áte£ní ry
hlost, vr(R∗) < a. Pro jednotlivá °e²enídále platí: - 38 -



KAPITOLA 3. HYDRODYNAMICKÉ ROVNICE

Obrázek 3.3: Numeri
ké °e²ení pohybové rovni
e (3.22) pro CAK model zá°ivésíly (2.38) pro r·zné hodnoty po£áte£ní ry
hlosti v¥tru (podle Cassinelli, 1979).� Po£áte£ní ry
hlost v(0)r (R∗) je p°íli² malá, °e²ení a) dosahuje Parkerovabodu, ale z·stává podzvukové, vr(r) < a, £leny v rovni
i (3.22) jsou zá-porné.� Po£áte£ní ry
hlost v(0)r (R∗) < v
(1)
r (R∗) < v

(2)
r (R∗), °e²ení b) p°ekra£uje ry
h-lost zvuku a dosahuje Parkerova bodu, ale nevyru²í se £leny v pohybovérovni
i.� Po£áte£ní ry
hlost v(2)r (R∗), °e²ení 
) p°ekra£uje ry
hlost zvuku, dotýká sezakázané oblasti A v jednom bod¥, dosahuje Parkerova bodu.� Po£áte£ní ry
hlost v(3)r (R∗) > v

(0)
r (R∗) je p°íli² velká, °e²ení d) p°ekra£ujevelmi brzy ry
hlost zvuku a kon£í v zakázané oblasti A p°ed dosaºenímParkerova bodu.Dal²í £ty°i skupiny °e²ení dostaneme integra
í z r = ∞ sm¥rem ke hv¥zd¥. Protato °e²ení je spole£né vr(∞)≫ a. Pro jednotlivá °e²ení dále platí:� Po£áte£ní ry
hlost v(5)r (∞) > v
(6)
r (∞) je p°íli² velká, °e²ení e) pro
hází Par-kerovým bodem, ale kon£í v zakázané oblasti A p°ed dosaºením zvukového- 39 -



KAPITOLA 3. HYDRODYNAMICKÉ ROVNICEbodu.� Po£áte£ní ry
hlost v(6)r (∞), °e²ení f) pro
hází Parkerovým bodem, dotýkáse zakázané oblasti A v jednom bod¥ a dosahuje zvukového bodu.� Po£áte£ní ry
hlost v(8)r (∞) < v
(7)
r (∞) < v

(6)
r (∞), °e²ení g) pro
hází Parke-rovým bodem, ni
mén¥ ve zvukovém bod¥ se nevyru²í druhý a t°etí £lenpohybové rovni
e (3.22).� Po£áte£ní ry
hlost v(8)r (∞) je p°íli² malá, °e²ení h) dosahuje velmi ry
hlezvukového bodu.Jediné °e²ení, které má tu vlastnost, ºe v blízkosti fotosféry dosahuje velmi ma-lý
h ry
hlostí a ve velký
h vzdálenost nabývá vysoký
h ry
hlostí, je takové, kteréhlad
e pro
hází kriti
kým bodem. Jedná se o kombina
i °e²ení 
) a f), kterése v singulárním bod¥ dotýkají oblasti A. P°i dané hustot¥ na spodním okrajinastává toto °e²ení pouze pro jednu hodnotu po£áte£ní ry
hlosti v¥tru, a tími ry
hlosti ztráty hmoty (3.13). Polohou kriti
kého bodu je tak jednozna£n¥ dánahodnota ry
hlosti ztráty hmoty hv¥zdy. Poºadujeme tedy, aby v singulární bod¥m¥la rovni
e (3.22) pouze jediné °e²ení, musí platit:

∂F

∂v′r
|r=r
rit = 0, (3.25)kterou nazýváme podmínka singularity. Dále poºadujeme, aby v kriti
kém bod¥byl spojitý gradient ry
hlosti, to znamená, ºe v tomto bod¥ existuje i v′′r =d2vr/dr2. Podmínku nazýváme regulární podmínkou. Získáme ji z pohybové rov-ni
e (3.22). Podél kaºdé k°ivky °e²ení platí:dFdr = 0 = ∂F

∂r
+
∂F

∂vr

dvrdr + ∂F

∂v′r

dv′rdr . (3.26)S vyuºitím (3.25) dostáváme regulární podmínku:
∂F

∂r
+ v′r

∂F

∂vr
|r=r
rit = 0. (3.27)�e²ením rovni
 (3.22), (3.25) a (3.27) získáme jednozna£n¥ polohu a ry
hlostv kriti
kém bod¥, kterým °e²ení pro
hází. Ze znalosti polohy kriti
kého bodu pakm·ºeme jednozna£n¥ ur£it ry
hlost ztráty hmoty.

- 40 -



Kapitola 4Numeri
ké °e²eníHydrodynami
ké rovni
e popisují
í hv¥zdný vítr tvo°í systém nelineární
h dife-ren
iální
h rovni
. Získat °e²ení t¥
hto rovni
 je sloºité jednak z d·vodu neli-nearity rovni
 vzhledem k ry
hlosti, ale také díky komplikované závislosti zá°ivésíly na gradientu ry
hlosti. Rovni
e proto °e²íme numeri
ky. K tomu je pot°ebadiskretizovat prostor °e²ení, p°epsat diferen
iální rovni
e do diferen£ní
h rovni
,zvolit vhodnou numeri
kou metodu a v neposlední °ad¥ i vhodné po£áte£ní nebookrajové podmínky.Numeri
ký postup aplikujeme na jednorozm¥rný sta
ionární izotermi
ký osov¥symetri
ký model hv¥zdného v¥tru, který je popsán rovni
emi (3.11)-(3.12):
1

r2
ddr (r2ρvr) = 0, (4.1)

vr
dvrdr = gLrad + vφ

2

r
− a2

ρ

dρdr − GM∗(1− Γ)
r2

, (4.2)se zá°ivou silou vyjád°enou v CAK aproxima
i (2.45):
gLrad = σrefe L∗

4πr2c

Dfk
(σrefe vth)α (10−11 
m3 neW

)δ (
1

ρ

dvrdr )α

, (4.3)kde sloºka ry
hlosti odpovídají
í rota
i vφ je odvozena z platnosti zákona za-
hování momentu hybnosti (3.16), izotermi
ká ry
hlost zvuku a je dána vzta-hem (3.4), faktor W a Df výrazy (2.40) a (2.43).4.1 Diskretiza
e prostoruVýsledkem analyti
kého °e²ení rovni
 je spojitý pr·b¥h hledaný
h veli£in na ne-závislý
h prom¥nný
h, v na²em p°ípad¥ se jedná o funk
e vr(r), ρ(r). Naprotitomu numeri
ké metody vyºadují rozd¥lení prostoru na sí´ jednotlivý
h bod·.�e²it hydrodynami
ké rovni
e potom znamená ur£ovat °e²ení rovni
 v jednotli-vý
h bode
h sít¥, °e²ením rovni
 tak získáme diskrétní závislost hledaný
h veli£in.- 41 -



KAPITOLA 4. NUMERICKÉ �E�ENÍVolba hustoty sít¥ ovliv¬uje, jak mo
 je dané °e²ení p°esné, ni
mén¥ je pot°ebamít na pam¥ti, ºe p°íli² hust¥ zvolená sí´ zvy²uje £asovou náro£nost výpo£tu.Vzdálenost jednotlivý
h uzl· sít¥ tvo°í v na²em modelu aritmeti
kou posloup-nost, p°i£emº v ur£itém uzlovém bod¥ sít¥ se m¥ní její hustota. Ne
h´ NR zna£ípo£et bod· sít¥, r1 první bod sít¥ a rNR poslední bod sít¥, potom platí:
ri = ri−1 + d, i = 2, . . . , NR,

{

d = 0.0006R∗, ri < 1.15R∗,
d = 0.12R∗, ri ≥ 1.15R∗,

(4.4)kde d zna£í diferen
i aritmeti
ké posloupnosti. Dvojí hustota sít¥ je zvolena z d·-vodu p°esného ur£ení polohy kriti
kého bodu. V p°ípad¥, ºe se kriti
ký bod na-
hází v t¥sné blízkosti hv¥zdy (∼ 1.1R∗), vede zm¥na parametr· modelu pouzek malým zm¥nám jeho polohy (∼ 0.01R∗). Pokud se ale kriti
ký bod na
házídále od hv¥zdy, pak se jeho poloha pro r·zné parametry modelu m¥ní výraz-n¥ji (∼ 1R∗). Zda se kriti
ký bod na
hází blízko hv¥zdy nebo daleko od ní závisízejména na rota
i (viz � 5). Hodnota 1.15R∗ je zvolena podle nejvzdálen¥j²í po-lohy, ve které se kriti
ký bod na
hází v t¥sné blízkosti hv¥zdy. Po£et bod· sít¥volíme NR = 400− 700. �e²ení po£ítáme obvykle do vzdálenosti rNR < 100R∗.První bod sít¥, r1, odpovídá bu¤ polom¥ru hv¥zdy nebo poloze kriti
kého bodu.Je to z toho d·vodu, ºe °e²ení hydrodynami
ký
h rovni
 je kombina
e °e²ení podkriti
kým bodem a °e²ení nad kriti
kým bodem (viz � 3.4). Pro kaºdé °e²ení vo-líme novou sí´ s p°íslu²nou okrajovou podmínkou: pro získání podkriti
kého °e²eníodpovídá spodní okraj polom¥ru hv¥zdy, u nadkriti
kého °e²ení odpovídá spodníokraj poloze kriti
kého bodu.4.2 Aproxima
e deriva
íAby
hom mohli °e²it hydrodynami
ké rovni
e na zvolené síti, p°epí²eme deri-va
e na diferen
e. Podobn¥ jako Krti£ka (2001) pouºíváme obe
nou t°íbodovouaproxima
i deriva
e. Pro derivovanou veli£inu X (nap°. ry
hlost) platí:dXdr |r=ri
≈ yi

Xi+1 −Xi

∆ri+1
+ (1− yi)

Xi −Xi−1

∆ri
, i = 2, . . . , NR− 1 (4.5)kde

∆ri = ri − ri−1, (4.6)
yi =

ri − ri

ri+1 − ri
, (4.7)

ri =
1

2
(ri + ri−1). (4.8)Vý²e uvedené s
héma vede ke stabiln¥j²ím výpo£t·m pro nelineární sí´ bod·.P°estoºe pouºíváme sí´ lineární, v takovém p°ípad¥ yi = 1/2, pone
háváme s
hé-- 42 -



KAPITOLA 4. NUMERICKÉ �E�ENÍma v jeho obe
ném tvaru. Na vn¥j²ím okraji sít¥ pouºíváme dvoubodovou apro-xima
i deriva
e: dXdr |r=ri
≈ Xi −Xi−1

∆ri
, i = NR. (4.9)P°epis nelineární
h hydrodynami
ký
h diferen
iální
h rovni
 pomo
í diferen
ína algebrai
ké rovni
e je uveden v � B.1.4.3 Metoda úplné lineariza
eExistují dv¥ nejroz²í°en¥j²í metody pro nalezení numeri
kého °e²ení sta
ionár-ní
h rovni
 popisují
í
h hv¥zdný vítr. První z ni
h, pouºívaná ví
e v minulosti,vy
hází ze znalosti polohy kriti
kého bodu (ry
hlosti a gradientu ry
hlosti v kri-ti
kém bod¥) a °e²ení rovni
 od kriti
kého bodu sm¥rem ke hv¥zd¥ a sm¥remod hv¥zdy (CAK). Druhá metoda vyuºívá k nalezení numeri
kého °e²ení po£áte£-ního odhadu °e²ení a Newtonovy-Raphsonovy metody. Tuto metodu pouºívámei my a proto se ji budeme ví
e v¥novat.Numeri
ká metoda pro výpo£et model· hv¥zdný
h v¥tr· hnaný
h zá°ením,kterou poprvé pro výpo£et pouºili Nobili & Turolla (1988), je roz²í°ením He-nyeyovy metody (Henyey a kol., 1964) zaloºené na Newtonov¥-Raphsonov¥ ite-ra£ní metod¥. V teorii hv¥zdný
h atmosfér se obvykle uºívá ozna£ení metodaúplné lineariza
e (viz nap°. Mihalas, 1978). Tato metoda je také popsána v Kr-ti£ka (2003). Algebrai
ké rovni
e popisují
í hv¥zdný vítr m·ºeme formáln¥ zapsatnásledují
ím zp·sobem: Pψ = 0, (4.10)kde P je nelineární operátor. Sloup
ový vektor ψ je vektor prom¥nný
h, jehoºsloupe
 tvo°í hustoty a ry
hlosti v¥tru v jednotlivý
h bode
h sít¥:

ψ = (ρ1, vr1 , ρ2, vr2, . . . , ρNR, vrNR)T. (4.11)Rovni
e (4.10) tvo°í nelineární systém rovni
, proto k °e²ení pouºijeme itera£nímetodu. �e²ení ψ m·ºeme zapsat pomo
í po£áte£ního odhadu °e²ení ψ0 jako
ψ = ψ0 + δψ. (4.12)Dosazením do (4.10) a omezením se na první dva £leny rozvoje dostáváme itera£níp°edpis Newtonovy-Raphsonovy metody (Hubeny & Lanz, 1992):Jnδψn+1 = −Pnψn, (4.13)kde písmeno n ozna£uje itera£ní krok a J ozna£uje Ja
obián. Pro jednotlivé £lenyJa
obiho mati
e platí:
Jn

kl =
∂Pk

∂ψl
(4.14)- 43 -



KAPITOLA 4. NUMERICKÉ �E�ENÍRovni
e (4.13) tvo°í soustavy lineární
h algebrai
ký
h rovni
 pro neznámé opra-vy δψn+1, na základ¥ který
h ur£íme °e²ení v (n + 1) kroku. Jednotlivé £lenyJa
obiánu a tvary operátoru P m·ºeme nalézt v � B.1. K modelování hv¥zdnéhov¥tru pouºíváme programova
í jazyk FORTRAN, pouºité numeri
ké metody jsousou£ástí balí£ku LAPACK1.Aby
hom mohli hledat °e²ení, musíme nejprve u£init odhad °e²ení ψ0. Ry
h-lost hv¥zdného v¥tru aproximujeme β−zákonem (3.21):
vr(r) = vr(R∗) + v∞

(

1− R∗

r

)β

, (4.15)kde parametr β ur£uje strmost ry
hlostního pro�lu hv¥zdného v¥tru, vy²²í hod-nota β odpovídá mén¥ strm¥j²ímu ry
hlostnímu pro�lu. Fitováním model· hv¥zd-ný
h v¥tr· OB hv¥zd s teplotami od 40 000K do 50 000K PPK ur£ili β ∼ 0.8,Curé (2004) na²el lep²í shodu pro β ∼ 1. Na základ¥ t¥
hto zji²t¥ní volíme para-metr β = 0.8−1.0. β−zákon je vhodný odhad pro ry
hlá °e²ení v¥tru, ni
mén¥ prozískání nadkriti
ký
h °e²ení ry
hle rotují
í
h v¥tr· je tato aproxima
e nevhodná.Pro odhad ry
hlosti v nadkriti
ké £ásti volíme jednodu
hou �tova
í funk
i:
vr(r) = a1 −

a2
r0.5

, (4.16)kde a1, a2 jsou konstanty ur£ené �továním n¥kolika poslední
h bod· podkriti
kého°e²ení. Výhodu aproxima
e ry
hlostního pole výrazem (4.16) místo β−zákonaukazuje obrázek 4.1. Hustotu v¥tru snadno dopo£ítáme z rovni
e (3.13), p°i-£emº Ṁ zde vystupuje jako volný parametr.4.4 Okrajové podmínky�e²ení soustavy rovni
 (3.11)-(3.12) vyºaduje ur£it okrajové podmínky, tedy ry
h-lost a hustotu v¥tru na spodním okraji, vr1 a ρ1. Tyto veli£iny nelze volit libovoln¥,ale tak, aby °e²ení pro
házelo kriti
kým bodem (viz � 3.4). Velmi vhodné je protouºití tzv. metody st°elby (shooting method) (Krti£ka, 2003), jejímº ú£elem je volitpodmínky v jednom bod¥ (na spodním okraji) tak, aby °e²ení pro
házelo jinýmbodem (kriti
kým bodem).Nejprve tedy na spodním okraji zvolíme hustotu, která se b¥hem výpo£tunem¥ní. Zárove¬ na spodním okraji volíme ry
hlost. Z � 3.4 víme, ºe ry
hlostv kriti
kém bod¥ je v¥t²í neº ry
hlost zvuku. Naví
 v t¥sné blízkosti hv¥zdy jery
hlost v¥tru je²t¥ men²í. Proto sta£í volit takovou ry
hlost, aby platilo: vr1 ≤ a.Potom provedeme Newtonovy-Raphsonovy itera
e. Pokud model nekonverguje, jezvolená hustota p°íli² velká a musíme zvolit hodnotu men²í. V p°ípad¥, ºe modelkonverguje, ov¥°íme, zda je spln¥na kriti
ká podmínka.1http://www.netlib.org/lapa
k - 44 -
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Obrázek 4.1: Porovnání odhadu ry
hlosti v nadkriti
ké oblasti pomo
í β−zákonapro β = 3 a β = 7 a funk
e (4.16). Parametry hv¥zdy odpovídají modelu P-42z tabulky 5.1.Kriti
ká podmínka je dána rovni
í (3.25). Provedením deriva
e v (3.11), dosa-zením do (3.12) a následným zderivováním podle gradientu ry
hlosti dostávámekriti
kou podmínku ve tvaru:
vr −

a2

vr

− ∂gLrad
∂v′r

= 0, (4.17)kde
∂gLrad
∂v′r

= gLrad [α(dvrdr )−1

+ A
r

vr

]

, (4.18)
A =

(α+ 1) [(1 + σ)α − µ∗(1 + µ∗σ)
α]

(1 + σ)α+1 − (1 + µ∗σ)α+1
− α

1 + σ
− 1
σ
. (4.19)V p°ípad¥, ºe kriti
ká podmínka není spln¥ná ani v jednom bod¥, je okrajováhustota malá a musíme zvolit v¥t²í. Tento postup opakujeme, dokud nenajdemetakové konvergentní °e²ení, které kriti
kou podmínku spl¬uje. Tak získáme °e²enípod kriti
kým bodem. Pro získání nadkriti
kého °e²ení zvolíme nový spodní okraj,tím je poloha kriti
kého bodu. Novými okrajovými podmínkami jsou ry
hlosta hustota v kriti
kém bod¥. Provedením n¥kolika itera
í dostáváme nadkriti
ké°e²ení. Celkové °e²ení je spojení podkriti
kého a nadkriti
kého °e²ení (viz � 3.4).- 45 -



KAPITOLA 4. NUMERICKÉ �E�ENÍTabulka 4.1: Pouºité hodnoty parametr· k, α a δ pro výpo£et zá°ivé síly (PPK;Curé 2004).
Te�[K] k α δ

20 000 0.320 0.565 0.020
25 000 0.300 0.500 0.070
30 000 0.170 0.590 0.090
40 000 0.124 0.640 0.070
50 000 0.124 0.640 0.0704.5 Parametry zá°ivé sílyZbývá je²t¥ doplnit troji
i parametr· k, α a δ, které aproximativním zp·sobempopisují soubor £ar p°ispívají
í
h k zá°ivé síle. K tomuto ú£elu pouºíváme pa-rametry z tabulky 4.1. Tyto parametry spo£ítali PPK na základ¥ Abbottový
hvýpo£t· parametr· pro prvky od H po Zn a pro p°ípadné ioniza£ní stupn¥ iaº vi (Abbott, 1982). Hodnota parametr· je konstantní pro 
elý vítr. V n¥kte-rý
h p°ípade
h, zejména za ú£elem porovnání na²i
h výpo£t· s výpo£ty jiný
hautor·, p°ebíráme parametry zá°ivé síly podle dané srovnáva
í prá
e. Pro tep-loty Te� < 20 000K pouºíváme troji
i parametr· zá°ivé síly podle prá
e Shimadya kol. (1994), pokud není uvedeno jinak.

- 46 -



Kapitola 5Modelování rotují
í
h hv¥zdný
hv¥tr·V této kapitole podáváme výsledky modelování rotují
ího jednorozm¥rného osov¥symetri
kého hv¥zdného v¥tru ury
hlovaného zá°ením. Do ur£ité hodnoty rota£níry
hlosti hv¥zdy, kterou nazýváme p°e
hodová rota£ní ry
hlost (break-up rotationvelo
ity) (Madura a kol., 2007) a zna£íme vswit
hrot , resp. Ωswit
h = vswit
hrot /v
rit, zís-káváme °e²ení, kdy hv¥zdný vítr je pom¥rn¥ °ídký a ry
hlý, v odborné literatu°eozna£ován jako CAK °e²ení v¥tru (CAK wind) nebo ry
hlé °e²ení (fast solution).P°i dal²ím zvy²ování rota£ní ry
hlosti hv¥zdy (pro vrot > vswit
hrot ) mnoho autor·oznamovalo numeri
ké problémy, které znemoº¬ovaly získání °e²ení za p°edpo-kladu m-CAK modelu zá°ivé síly (PPK; Araújo a kol. 1994; Ceniga a kol. 2008).Pokud rota£ní ry
hlost p°ekro£í p°e
hodovou rota£ní ry
hlost, p°e
hází CAK°e²ení do nové t°ídy °e²ení (Curé, 2004; Curé & Rial, 2004), v literatu°e b¥ºn¥ozna£ovaná jako pomalá °e²ení (slow solution), pro kterou je 
harakteristi
kámalá ry
hlost a vysoká hustota hv¥zdného v¥tru. Tato °e²ení by mohla odpov¥d¥tna otázku hustý
h disk· okolo velmi ry
hle rotují
í
h horký
h hv¥zd.Vliv rota
e hv¥zdy na hv¥zdný vítr sledujeme v rovin¥ rovníku, protoºe v tétooblasti je p·sobení odst°edivé síly na £ásti
e hv¥zdného v¥tru nejvýrazn¥j²í. Sm¥-rem k pól·m se ú£inky odst°edivé síly sniºují a na póle
h jsou nulové. Z tohod·vodu se nerotují
í hv¥zdný vítr ozna£uje jako polární.5.1 Testové výpo£ty pro nerotují
í v¥tryNeº se budeme zabývat °e²ením rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr·, provedeme testovévýpo£ty pro nerotují
í vítr.�e²íme soustavu rovni
 (3.11)-(3.12), p°i£emº vrot = 0 km/s. Parametry mo-delu a také parametry zá°ivé síly jsou p°evzaty z PPK. Numeri
ké °e²ení modeluhv¥zdného v¥tru ukazuje obrázek 5.1. Ry
hlost v¥tru (viz obr. 5.1, naho°e) velmistrm¥ nar·stá v blízkosti hv¥zdy, kde zá°ivá síla dosahuje svého maxima, a jiºve vzdálenosti n¥kolika polom¥r· hv¥zdy se dostává na hodnoty blízké kone£né- 47 -
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KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�ry
hlosti hv¥zdného v¥tru. Nap°. ve vzdálenosti r ∼ 50R∗ dosahuje ry
hlostv¥tru 99% hodnoty ry
hlosti ve vzdálenosti ∼ 200R∗. Hustota hv¥zdného v¥-tru (viz obr. 5.1, dole) v t¥sné blízkosti hv¥zdy velmi prud
e klesá v d·sledkustrmého nár·stu ry
hlosti v¥tru (viz rov. 3.13). Dále od hv¥zdy je pokles hus-toty pozvoln¥j²í, protoºe ry
hlost v¥tru jiº tolik neroste, ρ ∼ 1/r2. Na obrázkuje také vyzna£ena poloha kriti
kého bodu, který se na
hází v t¥sné blízkostihv¥zdy, r
rit .
= 1.029R∗. Poloha kriti
kého bodu je významn¥ ovlivn¥na fakto-rem Df (2.43).Výsledky výpo£t· globální
h 
harakteristik v¥tru ukazuje tabulka 5.1. Z t¥
htovýsledk· je patrné, ºe hodnoty ry
hlosti ztráty hmoty se mírn¥ li²í oproti hodno-tám odvozeným z pozorování. Hodnoty kone£né ry
hlosti v¥tru vy
hází podhod-no
eny vzhledem k pozorování. Ni
mén¥ porovnáním na²i
h výsledk· s výpo£tyPPK nalézáme výbornou shodu.5.2 Ry
hlá °e²ení rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr·V této £ásti se zabýváme modely rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr·, kdy rota£ní ry
hlostihv¥zd jsou men²í neº p°e
hodová rota£ní ry
hlost, vrot < vswit
hrot . Rota
i hv¥zdnéhov¥tru po£ítáme ze zákona za
hování momentu hybnosti (3.16). Rota
e hv¥zdyzp·sobuje, ºe na kaºdou £ásti
i hv¥zdného v¥tru p·sobí naví
 odst°edivá síla,jejiº velikost m·ºeme vyjád°it jako odst°edivé zry
hlení vztaºené na jednotkuhmotnosti:

gods(r) = v2rotR2∗r3 . (5.1)Obrázek 5.2 za
hy
uje modely hv¥zdného v¥tru pro n¥kolik rota£ní
h ry
hlostíhv¥zdy, jejíº parametry odpovídají modelu P-44 z tabulky 5.1. �ím je vy²²í rota
ehv¥zdy, tím je kone£ná ry
hlost v¥tru men²í. Tento pokles není nijak výraznýani pro relativn¥ vysoké rota£ní ry
hlosti, nap°. pro vrot ∼ 200 km/s je kone£náry
hlost v¥tru men²í o mén¥ neº 5%. Naví
 r·st ry
hlosti v¥tru v blízkosti hv¥zdynení tak strmý jako v p°ípad¥ nerotují
ího modelu. Kone£ná ry
hlost v¥tru závisína efektivní únikové ry
hlosti (3.20). Protoºe rota
e hv¥zdy zp·sobuje poklesúnikové ry
hlosti, do
hází také k poklesu kone£né ry
hlosti v¥tru.Rota
e hv¥zdy ovliv¬uje také hustotu hv¥zdného v¥tru. Obrázek 5.3 znázor-¬uje pom¥r mezi hustotou rovníkového v¥tru a polárního v¥tru pro n¥kolik rota£-ní
h ry
hlostí hv¥zdy; parametry modelu odpovídají hv¥zd¥ z p°ed
hozího p°í-kladu. Na první pohled je patrné, ºe vy²²í rota£ní ry
hlost hv¥zdy vede k hus-t¥j²ímu rovníkovému v¥tru vzhledem k v¥tru polárnímu. Ni
mén¥ nár·st hustotyv¥tru v rovin¥ rovníku je významný pouze v t¥sné blízkosti hv¥zdy a pouze provysoké rota£ní ry
hlosti, pro Ω ∼ 0.30 je hustota rovníkového v¥tru oproti polár-nímu v¥tru v¥t²í pouze o 20%, pro rota£ní ry
hlost Ω ∼ 0.75 dosahuje hustotarovníkového v¥tru 18krát vy²²í hodnoty v porovnání s polárním v¥trem.- 49 -
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Tabulka 5.1: Porovnání výsledk· na²i
h model· s hodnotami odvozenými z pozorování (Wilson & Dopita 1985; PPK;Pauldra
h 1987; Groenewegen a kol. 1989).Model Sp. typ Te� R∗ log g Ṁ(poz.) Ṁ(vyp.) v∞(poz.) v∞(vyp.) Hv¥zda Zdroj[K℄ [R⊙℄ [M⊙/rok℄ [km/s℄P-50 O4V(f) 50 000 12.0 4.08 4.0 10−6 3.7 10−6 3440 3408 9−Sgr PPKP-44 O5V(f) 44 260 9.3 4.12 8.6 10−7 3340 3436 HD93 204 Groenewegen a kol. (1989)P-42 O6ef 42 000 17.0 4.05 4.0 10−6 5.0 10−6 2500 2413 λ−Cep PPKPa-42 O4f 42 000 19.0 3.50 5.0 10−6 1.2 10−5 2550 1556 ζ−Pup Pauldra
h (1987)P-41 O7V(f) 40 080 9.1 4.06 4.8 10−7 3060 3279 15-Mon Groenewegen a kol. (1989)P-40 O6.5V 40 000 5.8 4.05 1.3 10−7 2.0 10−7 2600 2508 HD42 088 PPKP-30 O9.5I 30 000 29.0 3.45 2.3 10−6 1.8 10−6 2290 2195 ζ−Ori A PPKP-20 B1Iab 20 300 27.4 2.91 6.5 10−7 1580 1275 ρ−Leo Wilson & Dopita (1985)P-19 B1Ib 19 900 26.2 2.92 5.9 10−7 4.9 10−7 1500 1288 ζ−Per Wilson & Dopita (1985)M-45 O5V 45 000 12.0 4.00 2.0 10−6 3257 Curé (2004)M-25 B1V 25 000 5.3 4.03 1.9 10−9 1576 Curé (2004)Mv-25 B 25 000 16.6 3.00 5.1 10−7 677 Venero a kol. (2008)Mp-25 B 25 000 18.0 3.17 3.0 10−7 940 Pelupessy a kol. (2000)M-23 B2V 23 000 4.5 4.05 8.7 10−10 1396 Bjorkman & Cassinelli (1993)M-20 B2V 20 000 4.0 4.11 9.3 10−10 1903 Madura a kol. (2007)Mp-20 B 20 000 59.0 2.3 1.5 10−5 620 Lamers & Pauldra
h (1991)M-17 B4III 17 200 7.0 3.48 1.7 10−9 689 Zi
kgraf (2001)

-50-



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�V t¥sné blízkosti hv¥zdy výrazn¥ p·sobí na £ásti
e v¥tru zá°ivá síla kontinua a gra-vita£ní síla (viz efektivní gravita£ní síla (3.6)), dále gradient tlaku plynu a odst°e-divá síla; p·sobení zá°ivé síly zp·sobené absorp
í zá°ení v £ará
h je zanedbatelné(viz obr. 5.4). Strukturu v¥tru v této oblasti m·ºeme odhadnout z rovni
e (3.12).Po zanedbání p°íslu²ný
h £len· p°epí²eme rovni
i do tvaru:dρ
ρ
= −GM∗(1− Γ)

a2
dr
r2
+R2

∗

v2rot
a2

dr
r3
. (5.2)Integra
í rovni
e (5.2) obdrºíme rozloºení hustoty v¥tru v blízkosti hv¥zdy:

ρ(r) = ρ1 exp

[

−GM∗(1− Γ)
a2

(

1

r1
− 1
r

)

+
v2rotR2∗
2a2

(

1

r21
− 1
r2

)]

, (5.3)kde r1 odpovídá spodnímu okraji a ρ1 spodní okrajové hustot¥. Rozloºení hustotyhv¥zdného v¥tru v blízkosti hv¥zdy ukazuje obrázek 5.5. Pro danou rota£ní ry
h-lost je znázorn¥n numeri
ký výpo£et a zárove¬ p°íslu²ný odhad hustoty podlevýrazu (5.3).Pro p°ípad nerotují
í hv¥zdy, ve výrazu (5.3) je druhý £len v závor
e nulový,p·sobí na £ásti
e v¥tru v t¥sné blízkosti hv¥zdy proti vlivu gravita£ní síly vý-znamn¥ zá°ivá síla kontinua a gradient tlaku plynu (viz obr. 5.4, vlevo). Hustotav¥tru v této oblasti (vr < a) velmi dob°e odpovídá hustot¥ hydrostati
kého mo-delu (viz obr. 5.5). Prudký pokles hustoty v¥tru vede k poklesu gradientu tlakuplynu a nár·stu ry
hlosti v¥tru (ve v¥tru existuje gradient ry
hlosti), 
oº vedek postupnému zvy²ování p°ísp¥vku zá°ivé síly v £ará
h, gLrad ∼ vrdvr/dr, kteráse stále ví
e podílí na jeho ury
hlování. Ve zvukovém bod¥ (vr = a) velikost zá-°ivé síly p°evaºuje nad gravita£ní silou a £ásti
ím v¥tru jiº ni
 nebrání nabývatvysoký
h ry
hlostí. Dále od hv¥zdy velikost zá°ivé síly klesá, gLrad ∼ 1/r2, r·stry
hlosti £ásti
 je tak velmi pozvolný a hustota v¥tru klesá mírn¥ji, ρ ∼ 1/r2, neºv podzvukové oblasti.Pro p°ípad rotují
í hv¥zdy je situa
e v t¥sné blízkosti hv¥zdy podobná, nynív²ak na £ásti
e v¥tru p·sobí naví
 odst°edivá síla (viz obr. 5.4, vpravo). P·sobeníodst°edivé síly redukuje ú£inky gravita£ní síly a má tak podobný efekt jako byhv¥zda m¥la niº²í hmotnost:
Me�. →Me�. (1− Ω2) , (5.4)kde jsme slou£ili druhý a £tvrtý £len rovni
e (3.12) s vyuºitím (3.17). Díky odst°e-divé síle se do prostoru v t¥sné blízkosti hv¥zdy uvol¬uje z atmosféry ví
e £ásti
.Pokles hustoty v¥tru v této oblasti je mén¥ strmý neº v p°ípad¥ nerotují
í hv¥zdy(viz obr. 5.5) a tak gradient tlaku plynu p·sobí do v¥t²í vzdálenosti neº v p°ípad¥nerotují
í hv¥zdy (viz obr. 5.4, vpravo). Rota
e hv¥zdy vede ke strmému r·stupom¥ru hustot mezi rovníkovým a polárním v¥trem (obr. 5.3). Z výrazu (5.3) propom¥r hustot dostáváme:

ρrov
ρpol = exp [R2∗v2rot2a2

(

1

r21
− 1
r2

)]

. (5.5)- 51 -
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Obrázek 5.2: Ry
hlostní pro�ly rotují
ího hv¥zdného v¥tru. Modely v¥tru prorota£ní ry
hlosti Ω = 0, 0.29, 0.46, 0.61 a 0.75. Parametry hv¥zdy odpovídajímodelu P-44 z tabulky 5.1.
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Obrázek 5.3: Porovnání pom¥ru hustot mezi rovníkovým a polárním v¥trem pror·zné rota£ní ry
hlosti. Modely v¥tru po£ítány pro rota£ní ry
hlosti Ω = 0.29,
0.46, 0.61 a 0.75. Parametry hv¥zdy odpovídají modelu P-44 z tabulky 5.1.- 52 -
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r [R*]Obrázek 5.4: Porovnání velikostí sil p·sobí
í
h na £ásti
e v¥tru v t¥sné blízkostihv¥zdy: efektivní gravita£ní síla (△), odst°edivá síla (⊙), gradient tlaku plynu(×), zá°ivá síla zp·sobená absorp
í v £ará
h (+). �ipka ozna£uje polohu zvu-kového bodu. Parametry hv¥zdy odpovídají modelu P-44 z tabulky 5.1. Vlevo:
Ω = 0. Vpravo: Ω ∼ 0.75.
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Obrázek 5.5: Porovnání numeri
kého °e²ení rozloºení hustoty v¥tru (×) s hyd-rostati
kým modelem podle výrazu (5.3) (+). Modely v¥tru vypo£teny pro rota£níry
hlosti Ω = 0 a 0.75. Parametry hv¥zdy odpovídají modelu P-44 z tabulky 5.1.- 53 -
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Obrázek 5.6: Kone£ná ry
hlost hv¥zdného v¥tru v∞ v závislosti na rota£ní ry
h-losti hv¥zdy Ω. K°íºky p°edstavují numeri
ké výpo£ty. "FA86" zna£í �t p°evzatýz prá
e Friend & Abbott (1986), rov. (5.6), "FIT" zna£í �t opravený námi,rov. (5.7). Parametry hv¥zdy odpovídají modelu P-41 z tabulky 5.1. Jeden bododpovídá modelu hv¥zdného v¥tru pro jednu hodnotu rota£ní ry
hlosti hv¥zdy.Strmý nár·st pom¥ru hustot vede ke strmému poklesu pom¥ru p°íslu²ný
h ry
h-lostí. Zvukový bod nastává dále od hv¥zdy a také vliv zá°ivé síly zp·sobené ab-sorp
í zá°ení v £ará
h se významn¥ji za£ne uplat¬ovat od v¥t²í
h vzdálenostív porovnání s nerotují
í hv¥zdou (viz obr. 5.4, vpravo).V p°ed
hozím jsme ukázali, ºe s rostou
í rota£ní ry
hlostí hv¥zdy klesá ko-ne£ná ry
hlost hv¥zdného v¥tru (obr. 5.2). Friend & Abbott (1986) �továním nu-meri
ký
h výpo£t· model· rotují
í
h hv¥zd obdrºeli závislost kone£né ry
hlostihv¥zdného v¥tru na rota£ní ry
hlosti:
v∞
ves
 ≈ 3

( ves

103 km s−1)0.2 (1− Ω)0.35, (5.6)p°i£emº kone£ná ry
hlost v¥tru slab¥ závisí také na únikové ry
hlosti z hv¥zdy.Na²e numeri
ké výpo£ty zárove¬ s �tova
í funk
í (5.6) za
hy
uje obrázek 5.6.Na první pohled je z°ejmé, ºe jeji
h �t p°íli² neodpovídá numeri
kým výpo£t·m.Proto jsme pouºili upravenou �tova
í funk
i:

v∞
ves
 ≈ 2.9

( ves

103 km s−1)0.2 (1− Ω2)0.65, (5.7)která pro model hv¥zdy P-41 dává mnohem lep²í shodu.- 54 -
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Obrázek 5.7: Kriti
ká podmínka (4.18) pro rota£ní ry
hlosti Ω = 0.15 a 0.60.Kriti
ký bod se na
hází v míst¥, kde je spln¥na singulární podmínka (3.25). Pa-rametry hv¥zdy odpovídají modelu P-30 z tabulky 5.1.S rostou
í rota£ní ry
hlostí hv¥zdy na
házíme kriti
ký bod dále od hv¥zdy,p°esto jeho poloha se i p°es vysoké rota£ní ry
hlosti výrazn¥ nem¥ní a z·stávástále v blízkosti hv¥zdy (viz obr. 5.7). Jeho poloha je ur£ena zejména korek£nímfaktorem Df (2.43).5.3 Pomalá °e²ení rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr·P°ed
hozí oddíl pojednával o modele
h rotují
ího hv¥zdného v¥tru pro rota£níry
hlosti vrot < vswit
hrot . Vypo£ítaný model v¥tru p°edstavoval relativn¥ °ídkýa ry
hlý hv¥zdný vítr. V tomto oddílu se zabýváme rotují
ími hv¥zdnými v¥try,jeji
hº rota£ní ry
hlosti vrot > vswit
hrot . �e²ení pro velmi ry
hle rotují
í hv¥zdnývítr publikoval poprvé Curé (2004). Zahrnutí dal²í
h jev· (Curé a kol., 2005) bymohlo odpov¥d¥t na otázku hv¥zdný
h disk· okolo ry
hle rotují
í
h hv¥zd.5.3.1 Globální 
harakteristiky ry
hle rotují
í
h v¥tr·Globální 
harakteristiky rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr· shrnují tabulky 5.2 aº 5.9.Kaºdá tabulka je sestrojena pro r·znou troji
i parametr· Te�, log g a R∗, kteráodpovídá model·m O a B hv¥zd, jeji
hº parametry jsou zvlá²´ uvedeny v ta-bul
e 5.1. Jednotlivé °ádky tabulek 5.2 aº 5.9 odpovídají model·m hv¥zdnéhov¥tru pro p°íslu²nou hodnotu rota£ní ry
hlosti. Rota£ní ry
hlost hv¥zdy je uve-dena v prvním a ve druhém sloup
i. Ve t°etím sloup
i je uvedena poloha kriti
kého- 55 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�Tabulka 5.2: Závislost r
rit, v∞, a Ṁ na rota£ní ry
hlosti hv¥zdy. Parametryhv¥zdy odpovídají modelu P-50 z tabulky 5.1.
vrot Ω r
rit/R∗ v∞ Ṁ
[km/s] [km/s] [M⊙/rok]
0 0.000 1.031 3408 3.74.10−6

52 0.063 1.031 3400 3.75.10−6

98 0.119 1.031 3379 3.78.10−6

144 0.174 1.031 3344 3.82.10−6

160 0.194 1.031 3329 3.84.10−6

190 0.230 1.031 3296 3.89.10−6

230 0.278 1.032 3243 3.96.10−6

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 0.479 1.035 2893 4.51.10−6

422 0.511 1.036 2817 4.65.10−6

450 0.544 1.037 2726 4.82.10−6

486 0.588 1.039 2596 5.07.10−6

518 0.627 1.041 2466 5.35.10−6

540 0.653 1.043 2368 5.58.10−6

578 0.699 1.046 2177 6.05.10−6

602 0.728 1.049 2038 6.41.10−6

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 25.51 809 7.28.10−6

698 0.845 25.75 796 7.30.10−6

716 0.866 26.11 780 7.32.10−6

726 0.878 26.35 771 7.34.10−6

736 0.890 26.59 762 7.35.10−6

750 0.907 26.83 750 7.37.10−6

762 0.922 27.19 740 7.39.10−6

772 0.934 27.31 732 7.40.10−6

782 0.946 27.55 723 7.42.10−6

792 0.958 27.79 715 7.43.10−6

802 0.970 28.03 707 7.45.10−6

806 0.975 28.15 703 7.45.10−6

816 0.987 28.39 695 7.47.10−6

824 0.997 28.63 689 7.48.10−6- 56 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�Tabulka 5.3: Závislost r
rit, v∞, a Ṁ na rota£ní ry
hlosti hv¥zdy. Parametryhv¥zdy odpovídají modelu M-45 z tabulky 5.1.
vrot Ω r
rit/R∗ v∞ Ṁ
[km/s] [km/s] [M⊙/rok]
0 0.000 1.031 3257 2.02.10−6

40 0.051 1.031 3252 2.02.10−6

102 0.129 1.031 3224 2.04.10−6

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 2.13.10−6

242 0.306 1.032 3065 2.17.10−6

272 0.344 1.033 3012 2.21.10−6

298 0.377 1.034 2961 2.25.10−6

330 0.418 1.034 2890 2.32.10−6

356 0.450 1.035 2826 2.37.10−6

384 0.486 1.036 2749 2.45.10−6

416 0.526 1.037 2652 2.55.10−6

444 0.562 1.038 2557 2.65.10−6

472 0.597 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 3.32.10−6

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 25.51 787 3.91.10−6

652 0.825 25.75 774 3.92.10−6

664 0.840 25.99 764 3.93.10−6

676 0.855 26.23 753 3.94.10−6

692 0.876 26.59 739 3.95.10−6

704 0.891 26.83 728 3.96.10−6

714 0.903 27.07 720 3.97.10−6

726 0.919 27.31 709 3.98.10−6

734 0.929 27.55 703 3.98.10−6

744 0.941 27.79 694 3.99.10−6

754 0.954 28.03 686 4.00.10−6

762 0.964 28.15 679 4.01.10−6

774 0.979 28.51 669 4.02.10−6

782 0.990 28.75 663 4.03.10−6

788 0.997 28.87 658 4.03.10−6- 57 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�Tabulka 5.4: Závislost r
rit, v∞, a Ṁ na rota£ní ry
hlosti hv¥zdy. Parametryhv¥zdy odpovídají modelu Pa-42 z tabulky 5.1.
vrot Ω r
rit/R∗ v∞ Ṁ
[km/s] [km/s] [M⊙/rok]
0 0.000 1.052 1556 1.18.10−5

30 0.074 1.052 1550 1.18.10−5

60 0.148 1.052 1534 1.20.10−5

90 0.221 1.053 1505 1.22.10−5

120 0.295 1.055 1465 1.26.10−5

134 0.330 1.055 1441 1.28.10−5

166 0.408 1.058 1377 1.35.10−5

181 0.445 1.059 1341 1.39.10−5

196 0.482 1.061 1301 1.43.10−5

224 0.551 1.065 1214 1.54.10−5

240 0.590 1.069 1156 1.62.10−5

255 0.627 1.073 1095 1.71.10−5

270 0.664 1.077 1028 1.81.10−5

286 0.704 1.084 946 1.95.10−5

307 0.755 1.097 816 2.18.10−5

311 0.764 12.43 450 2.22.10−5

316 0.777 12.43 444 2.23.10−5

320 0.787 12.55 440 2.23.10−5

325 0.800 12.67 436 2.24.10−5

329 0.809 12.79 432 2.24.10−5

334 0.822 12.79 427 2.25.10−5

339 0.834 12.91 422 2.25.10−5

343 0.844 13.03 418 2.26.10−5

347 0.854 13.15 415 2.26.10−5

353 0.868 13.27 409 2.27.10−5

358 0.881 13.39 404 2.28.10−5

362 0.891 13.51 401 2.28.10−5

366 0.900 13.63 397 2.28.10−5

371 0.913 13.75 393 2.29.10−5

375 0.923 13.87 389 2.30.10−5

379 0.932 13.99 385 2.30.10−5

384 0.945 14.11 381 2.31.10−5

388 0.955 14.23 377 2.31.10−5

393 0.967 14.35 373 2.32.10−5

398 0.979 14.47 369 2.33.10−5

400 0.984 14.59 367 2.33.10−5- 58 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�Tabulka 5.5: Závislost r
rit, v∞, a Ṁ na rota£ní ry
hlosti hv¥zdy. Parametryhv¥zdy odpovídají modelu P-40 z tabulky 5.1.
vrot Ω r
rit/R∗ v∞ Ṁ
[km/s] [km/s] [M⊙/rok]
0 0.000 1.039 2508 1.98.10−7

30 0.048 1.039 2504 1.98.10−7

60 0.096 1.039 2493 1.99.10−7

104 0.167 1.040 2464 2.02.10−7

152 0.244 1.040 2412 2.07.10−7

182 0.292 1.041 2370 2.11.10−7

212 0.340 1.042 2319 2.17.10−7

230 0.369 1.043 2284 2.20.10−7

244 0.391 1.043 2255 2.24.10−7

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 2.44.10−7

324 0.519 1.047 2043 2.49.10−7

340 0.545 1.049 1990 2.56.10−7

358 0.574 1.050 1926 2.65.10−7

370 0.593 1.052 1881 2.72.10−7

386 0.619 1.053 1816 2.82.10−7

400 0.641 1.056 1755 2.91.10−7

430 0.689 1.061 1610 3.16.10−7

446 0.715 1.064 1521 3.32.10−7

468 0.750 1.071 1382 3.59.10−7

481 0.771 20.59 653 3.77.10−7

488 0.782 20.71 645 3.78.10−7

504 0.808 21.07 630 3.79.10−7

516 0.827 21.31 619 3.80.10−7

530 0.849 21.55 606 3.82.10−7

538 0.862 21.79 599 3.82.10−7

548 0.878 22.03 590 3.84.10−7

558 0.894 22.27 581 3.85.10−7

566 0.907 22.39 574 3.85.10−7

576 0.923 22.63 566 3.87.10−7

590 0.946 22.99 554 3.88.10−7

600 0.962 23.35 546 3.89.10−7

614 0.984 23.71 534 3.91.10−7- 59 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�Tabulka 5.6: Závislost r
rit, v∞, a Ṁ na rota£ní ry
hlosti hv¥zdy. Parametryhv¥zdy odpovídají modelu P-30 z tabulky 5.1.
vrot Ω r
rit/R∗ v∞ Ṁ
[km/s] [km/s] [M⊙/rok]
0 0.000 1.037 2195 1.77.10−6

46 0.067 1.037 2189 1.78.10−6

90 0.132 1.038 2171 1.80.10−6

134 0.196 1.038 2140 1.83.10−6

182 0.266 1.039 2093 1.89.10−6

226 0.330 1.040 2035 1.97.10−6

242 0.354 1.040 2011 2.00.10−6

260 0.380 1.041 1981 2.04.10−6

276 0.403 1.041 1952 2.09.10−6

292 0.427 1.041 1921 2.13.10−6

308 0.450 1.042 1887 2.18.10−6

326 0.476 1.043 1847 2.24.10−6

338 0.494 1.044 1818 2.29.10−6

356 0.520 1.044 1772 2.37.10−6

378 0.552 1.046 1710 2.48.10−6

396 0.579 1.047 1655 2.58.10−6

410 0.599 1.049 1608 2.67.10−6

420 0.614 1.049 1573 2.73.10−6

430 0.628 1.050 1536 2.81.10−6

455 0.665 1.053 1432 3.02.10−6

486 0.709 25.27 653 3.35.10−6

490 0.716 25.39 648 3.36.10−6

510 0.745 25.87 630 3.38.10−6

530 0.775 26.35 613 3.40.10−6

554 0.810 26.95 593 3.43.10−6

572 0.836 27.55 579 3.45.10−6

580 0.848 27.79 572 3.46.10−6

588 0.859 28.03 566 3.47.10−6

596 0.871 28.27 559 3.48.10−6

608 0.888 28.63 550 3.49.10−6

622 0.909 29.11 539 3.51.10−6

638 0.932 29.59 527 3.53.10−6

648 0.947 29.95 519 3.54.10−6

656 0.959 30.19 513 3.55.10−6

661 0.966 30.43 510 3.56.10−6

670 0.979 30.67 503 3.57.10−6

675 0.986 30.91 500 3.58.10−6- 60 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�Tabulka 5.7: Závislost r
rit, v∞, a Ṁ na rota£ní ry
hlosti hv¥zdy. Parametryhv¥zdy odpovídají modelu M-25 z tabulky 5.1.
vrot Ω r
rit/R∗ v∞ Ṁ
[km/s] [km/s] [M⊙/rok]
0 0.000 1.035 1576 1.88.10−9

52 0.084 1.035 1568 1.89.10−9

98 0.158 1.035 1548 1.94.10−9

146 0.235 1.036 1514 2.02.10−9

176 0.283 1.037 1486 2.09.10−9

204 0.328 1.038 1453 2.17.10−9

220 0.354 1.038 1432 2.22.10−9

240 0.386 1.039 1403 2.30.10−9

262 0.422 1.040 1368 2.40.10−9

286 0.460 1.041 1324 2.53.10−9

306 0.492 1.042 1283 2.66.10−9

324 0.521 1.043 1242 2.80.10−9

346 0.557 1.045 1186 2.99.10−9

362 0.582 1.046 1140 3.16.10−9

382 0.615 1.049 1074 3.40.10−9

400 0.643 21.55 521 3.66.10−9

412 0.663 21.91 510 3.67.10−9

424 0.682 22.15 501 3.69.10−9

432 0.695 22.39 495 3.70.10−9

440 0.708 22.63 489 3.71.10−9

460 0.740 23.11 474 3.74.10−9

476 0.766 23.59 462 3.76.10−9

482 0.775 23.83 458 3.77.10−9

488 0.785 24.07 453 3.78.10−9

496 0.798 24.31 448 3.79.10−9

512 0.824 24.79 436 3.81.10−9

516 0.830 24.91 434 3.82.10−9

522 0.840 25.15 430 3.83.10−9

528 0.849 25.39 425 3.84.10−9

542 0.872 25.87 416 3.86.10−9

552 0.888 26.23 409 3.88.10−9

562 0.904 26.59 403 3.89.10−9

572 0.920 26.95 397 3.91.10−9

578 0.930 27.19 393 3.92.10−9

584 0.940 27.43 389 3.93.10−9

590 0.949 27.67 385 3.94.10−9

608 0.978 28.03 374 3.97.10−9- 61 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�
Tabulka 5.8: Závislost r
rit, v∞, a Ṁ na rota£ní ry
hlosti hv¥zdy. Parametryhv¥zdy odpovídají modelu M-20 z tabulky 5.1.

vrot Ω r
rit/R∗ v∞ Ṁ
[km/s] [km/s] [M⊙/rok]
0 0.000 1.016 1903 9.25.10−10

48 0.081 1.016 1895 9.31.10−10

80 0.134 1.016 1880 9.43.10−10

130 0.218 1.017 1844 9.73.10−10

146 0.245 1.017 1828 9.87.10−10

182 0.305 1.017 1785 1.02.10−9

198 0.332 1.017 1763 1.04.10−9

228 0.383 1.018 1715 1.09.10−9

256 0.430 1.019 1663 1.14.10−9

282 0.473 1.019 1607 1.21.10−9

314 0.527 1.020 1528 1.30.10−9

336 0.564 1.021 1466 1.38.10−9

368 0.618 1.023 1362 1.53.10−9

396 0.665 1.025 1255 1.70.10−9

409 0.686 1.026 1199 1.80.10−9

429 0.720 21.67 486 1.98.10−9

450 0.755 22.15 469 1.98.10−9

466 0.782 22.63 458 1.98.10−9

476 0.799 22.87 450 1.98.10−9

484 0.812 23.11 445 1.98.10−9

492 0.826 23.35 439 1.99.10−9

502 0.843 23.59 432 1.99.10−9

510 0.856 23.83 426 1.99.10−9

516 0.866 24.07 422 1.99.10−9

524 0.879 24.31 417 1.99.10−9

532 0.893 24.55 411 1.99.10−9

540 0.906 24.79 406 2.00.10−9

548 0.920 25.03 401 2.00.10−9

554 0.930 25.27 397 2.00.10−9

562 0.943 25.51 392 2.00.10−9

568 0.953 25.75 388 2.00.10−9

576 0.967 25.99 383 2.00.10−9

582 0.977 26.23 379 2.01.10−9

590 0.990 26.47 375 2.01.10−9

592 0.994 26.59 373 2.01.10−9

- 62 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�
Tabulka 5.9: Závislost r
rit, v∞, a Ṁ na rota£ní ry
hlosti hv¥zdy. Parametryhv¥zdy odpovídají modelu M-17 z tabulky 5.1.

vrot Ω r
rit/R∗ v∞ Ṁ
[km/s] [km/s] [M⊙/rok]
0 0.000 1.092 688 1.74.10−9

19 0.047 1.092 686 1.75.10−9

46 0.114 1.093 680 1.79.10−9

68 0.168 1.094 670 1.84.10−9

87 0.215 1.095 659 1.91.10−9

94 0.232 1.096 654 1.94.10−9

104 0.257 1.097 646 1.99.10−9

113 0.279 1.098 638 2.04.10−9

120 0.296 1.099 631 2.09.10−9

127 0.314 1.100 623 2.13.10−9

134 0.331 1.101 615 2.18.10−9

142 0.351 1.103 605 2.25.10−9

159 0.393 1.106 580 2.41.10−9

197 0.488 15.67 335 2.94.10−9

206 0.509 15.91 327 2.97.10−9

222 0.548 16.39 315 3.04.10−9

229 0.566 16.63 310 3.07.10−9

236 0.583 16.99 305 3.10.10−9

244 0.603 17.23 300 3.13.10−9

253 0.625 17.59 293 3.17.10−9

259 0.640 17.83 289 3.20.10−9

271 0.669 18.31 281 3.25.10−9

278 0.687 18.67 277 3.28.10−9

286 0.706 19.03 271 3.32.10−9

291 0.719 19.15 268 3.35.10−9

302 0.746 19.75 261 3.41.10−9

313 0.773 20.23 254 3.47.10−9

320 0.790 20.59 250 3.50.10−9

330 0.815 21.07 244 3.56.10−9

341 0.842 21.67 237 3.63.10−9

350 0.864 22.15 232 3.68.10−9

356 0.879 22.51 228 3.72.10−9

365 0.901 22.99 223 3.77.10−9

374 0.924 23.47 218 3.83.10−9

382 0.943 23.95 214 3.88.10−9
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KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�bodu získaná na základ¥ spln¥ní kriti
ké podmínky (4.18). �tvrtý sloupe
 obsa-huje ry
hlost hv¥zdného v¥tru ve velké vzdálenosti od hv¥zdy. Jedná se zpravidlao vzdálenost n¥kolika desítek polom¥r· hv¥zdy, s dal²ím zvy²ováním vzdálenostise ry
hlost v¥tru nijak výrazn¥ nem¥ní (viz � 5.1) a proto tuto ry
hlost m·ºemepovaºovat za kone£nou ry
hlost hv¥zdného v¥tru. Pátý sloupe
 tabulky obsahujehodnotu ry
hlosti ztráty hmoty.Pohledem na tabulky zjistíme, ºe malé hodnoty rota£ní
h ry
hlostí, Ω < 0.2,mají velmi malý vliv na globální 
harakteristiky v¥tr· bez ohledu na modelhv¥zdy; poloha kriti
kého bodu, kone£ná ry
hlost hv¥zdného v¥tru ani ry
hlostztráty hmoty se nijak výrazn¥ nem¥ní v porovnání s p°ípady nerotují
í
h model·hv¥zd. Zahrnutí rota
e do pohybové rovni
e vede ke zm¥n¥ velikosti efektivní gra-vita£ní síly, ni
mén¥ p°i rota£ní ry
hlosti Ω = 0.2 se velikost efektivní gravita£nísíly na povr
hu hv¥zdy zmen²í o 4% (5.4).Vy²²í rota£ní ry
hlost ví
e ovliv¬uje globální 
harakteristiky v¥tr· v porovnánís pomalu rotují
ími modely. �ím ví
e se blíºí hodnota rota£ní ry
hlosti hodnot¥p°e
hodové rota£ní ry
hlosti, tím ví
e roste ry
hlost ztráty hmoty a klesá ko-ne£ná ry
hlost v¥tru. Kone£ná ry
hlost v¥tru je výrazn¥ men²í, nap°. pro modelhv¥zdy P-50 rotují
í ry
hlostí Ω ∼ 0.76 dosahuje kone£ná ry
hlost v¥tru tém¥°polovi£ní hodnoty ve srovnání s nerotují
ím modelem, u modelu M-20 pro ro-ta£ní ry
hlost Ω ∼ 0.67 dosahuje kone£ná ry
hlost v¥tru 2/3 hodnoty nerotují-
ího modelu. Velké rota£ní ry
hlosti ovliv¬ují také ry
hlost ztráty hmoty. Ry
hlostztráty hmoty v oblasti rovníku se nijak výrazn¥ nem¥ní pro malé rota£ní ry
hlosti,ni
mén¥ pro Ω→ Ωswit
h postupn¥ p°e
hází ve strmý r·st (viz � 5.2), pro modelhv¥zdy P-40 rotují
í ry
hlostí Ω ∼ 0.75 je ry
hlost ztráty hmoty 1.8krát vy²²íneº pro p°ípad nerotují
ího modelu. Naproti tomu poloha kriti
kého bodu senijak výrazn¥ nem¥ní a kriti
ký bod se stále na
hází v t¥sné blízkosti hv¥zdy(viz obr. 5.7). Ry
hlost ztráty hmoty je dána polohou kriti
kého bodu. Protoºepoºadujeme, aby ry
hlost v¥tru hlad
e p°e
házela z nízký
h ry
hlostí blízko po-vr
hu hv¥zdy do vysoký
h ry
hlostí daleko od hv¥zdy, pak poloha kriti
kého bodua tím i ry
hlost ztráty hmoty je ur£ena jednozna£n¥ pro zadanou hustotu na spod-ním okraji (viz � 3.4). Rota
e hv¥zdy polohu kriti
kého bodu p°íli² neovliv¬uje,jeho poloha je dána korek£ním faktorem (2.43), ni
mén¥ rota
e vede k vy²²í ry
h-losti v¥tru na povr
hu hv¥zdy, 
oº má za následek vy²²í hodnotu ry
hlosti ztrátyhmoty.Jestliºe hv¥zda rotuje ry
hlostí Ω > Ωswit
h, pak °e²ením hydrodynami
ký
hrovni
 dostáváme pomalá °e²ení. Pro tyto rota£ní ry
hlosti se objevuje nová t°ídakriti
ký
h bod· na
házejí
í
h se daleko od hv¥zdy, zatím
o t°ída kriti
ký
h bod·,která p°íslu²í ry
hlým °e²ením (m-CAK kriti
ké body) a tedy rota£ním ry
hlos-tem Ω < Ωswit
h, zaniká. Nap°. pro model hv¥zdy P-30 rotují
í ry
hlostí Ω ∼ 0.8(> Ωswit
h) dostáváme polohu kriti
kého bodu ve vzdálenosti r
rit ∼ 27R∗. V p°í-pad¥ ry
hlý
h °e²ení se kriti
ký bod na
házel blízko povr
hu hv¥zdy, pro Ω ∼ 0.63(< Ωswit
h) r
rit ∼ 1.05R∗ (viz tab. 5.6). Poloha kriti
kého bodu jiº není ur£o-vána korek£ním faktorem (2.43), který má vliv na dynamiku v¥tru pouze v t¥sné- 64 -
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Obrázek 5.8: Ry
hlostní pro�ly v¥tru pro rota£ní ry
hlosti Ω→ Ωswit
h. Posledníry
hlé °e²ení a první pomalé °e²ení zakresleno plnou £arou, os
ilují
í °e²ení te£ko-van¥. Parametry hv¥zdy odpovídají modelu M-25 z tabulky 5.1. Ωswit
h = 0.644.blízkosti hv¥zdy, jak tomu bylo v p°ípad¥ ry
hlý
h °e²ení. Pro rota£ní ry
hlosti
Ω > Ωswit
h poloha kriti
kého bodu výrazn¥ závisí na rota£ní ry
hlosti hv¥zdy.Mezi posledním ry
hlým °e²ením a prvním pomalým °e²ením uvedeným v ta-bulká
h 5.2 aº 5.9 se vyskytuje mezera. �ádek nad mezerou odpovídá poslednímumoºnému ry
hlému °e²ení, °ádek pod mezerou prvnímu pomalému °e²ení, kterénastává pro Ω = Ωswit
h. V tomto p°ípad¥ je kriti
ká podmínka spln¥na sou£asn¥ve dvou bode
h: v m-CAK kriti
kém bod¥ i v novém kriti
kém bod¥ (viz obr. 5.9,vpravo). Pro kaºdý model hv¥zdy tak daná mezera v tabul
e reprezentuje intervalrota£ní
h ry
hlostí, pro který se p°i výpo£te
h model· v¥tr· objevují numeri
képotíºe. Jestliºe od posledního ry
hlého °e²ení zvy²ujeme rota£ní ry
hlost, pak do-stáváme °e²ení, která jsou nestabilní. Nestabilní °e²ení dostáváme také v p°ípad¥,kdy pro Ω = Ωswit
h poºadujeme, aby °e²ení pro
házelo m-CAK kriti
kým bo-dem. Zvy²ování rota£ní ry
hlosti (Ω → Ωswit
h) naví
 zp·sobuje skokové zm¥nykone£né ry
hlosti v¥tru. Tato °e²ení ukazuje obrázek 5.8 pro model hv¥zdy M-25 (viz tab. 5.1). V obrázku je zakresleno pro srovnání poslední ry
hlé °e²ení(Ω ∼ 0.615) a první pomalé °e²ení (Ω ∼ 0.644). Míra nestability °e²ení je takéovlivn¥na hustotou zvolené sít¥, na které hydrodynami
ké rovni
e °e²íme (°e²enípro Ω ∼ 0.641). Pro r·zné modely hv¥zd je interval, ve kterém dostáváme nesta-bilní °e²ení v¥tru, r·zn¥ ²iroký. Numeri
ké problémy p°i výpo£te
h model· v¥tr·oznamovali nap°. PPK, ni
mén¥ tyto se týkali získání °e²ení pro vysoké rota£níry
hlosti, které se nám narozdíl od ni
h získat poda°ilo.Pohledem na tabulky 5.2 aº 5.9 zjistíme, ºe p°e
hod mezi ry
hlým a poma-lým °e²ením nastává pro r·zné hodnoty rota£ní ry
hlosti Ωswit
h (ví
e � 5.3.3).- 65 -
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Obrázek 5.9: Pr·b¥h kriti
ké podmínky (4.18). Kriti
ký bod se na
hází v míst¥,kde je spln¥na kriti
ká podmínka. Parametry hv¥zdy odpovídají modelu P-30z tabulky 5.1. Vlevo: Pr·b¥h kriti
ké podmínky pro rota£ní ry
hlosti Ω = 0.75a 0.95. Vpravo: Pr·b¥h kriti
ké podmínky pro rota£ní ry
hlost Ω = Ωswit
h.Velmi vysoké rota£ní ry
hlosti zp·sobují prudký pokles kone£né ry
hlosti v¥truv porovnání s nerotují
ím modelem, nap°. pro model hv¥zdy M-20 dosahuje ko-ne£ná ry
hlost v¥tru jen 300 km/s p°i Ω → 1, 
oº p°edstavuje pokles na 16%hodnoty nerotují
ího modelu. U v²e
h model· m·ºeme dále pozorovat, ºe zvý-²ení rota£ní ry
hlosti nad hodnotu Ωswit
h nep·sobí dal²í výrazný pokles kone£néry
hlosti v¥tru (viz obr. 5.10 a 5.11). Tok hmoty z hv¥zdy pro rota£ní ry
hlosti
Ω > Ωswit
h roste velmi zvolna, nap°. pro model hv¥zdy M-25 je relativní tokhmoty v rovníkové oblasti tém¥° dvojnásobný, pokud hodnota rota£ní ry
hlostidosáhne hodnoty p°e
hodové rota£ní ry
hlosti, pro Ω = 0.9 dostáváme relativnítok hmoty mírn¥ zvý²ený, Ṁ(Ω)/Ṁ(Ω = 0) = 2.07 (viz tab. 5.7). Podobná situ-a
e nastává pro v²e
hny modely (viz obr. 5.10 a 5.11).Výsledky na²eho modelování m·ºeme porovnat s numeri
kými výpo£ty, kteréprovedl Curé (2004). Zvolíme stejné parametry modelu hv¥zdy i modelu zá°ivésíly: M-25, k = 0.3, α = 0.5, δ = 0.07. Porovnání výpo£t· pro nerotují
í vítra pro vítr rotují
í ry
hlostí Ω = 0.8 ukazuje tabulka 5.10. P°estoºe na
házímerelativn¥ dobrou shodu v p°ípad¥ ry
hle rotují
ího v¥tru, pro Ω = 0 dostávámevýsledky, které se odli²ují mnohem ví
e. Odli²nost výsledk· m·ºe být zp·sobenajak v rozdílném p°ístupu metody °e²ení, tak také r·zným nastavením parametr·v¥tru. V na²em modelu v¥tru zadáváme spodní okrajovou podmínku pevnou vol-bou hustoty na spodním okraji (viz � 4.4). Naproti tomu Curé uºívá dal²í velmiroz²í°ený zp·sob zadání hustoty fotosféry a to pomo
í vzor
e:

∫

∞

R∗

σeρ(r)dr = 2
3
. (5.8)Ni
mén¥ i tato podmínka vede k nastavení hustoty na spodním okraji, tedy hus-toty fotosféry. Kaºdé hodnot¥ opti
ké tlou²´ky fotosféry odpovídá vºdy jednahodnota hustoty fotoséry a naopak (Araújo, 1995). Oba p°ístupy jsou ekviva-lentní, odli²nost ve výpo£te
h nezp·sobují. Dal²ím prvkem, který m·ºe ovlivnit- 66 -
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Obrázek 5.10: Kone£ná ry
hlost hv¥zdného v¥tru a relativní tok hmoty v zá-vislosti na rota£ní ry
hlosti hv¥zdy. Relativní tok hmoty je vyjád°en jako pom¥r
Ṁ(Ω)/Ṁ(Ω = 0). V grafe
h ²ipkou vyzna£ena p°e
hodová rota£ní ry
hlost. Vlevonaho°e: P-50. Vpravo naho°e: M-45. Vlevo dole: Pa-42. Vpravo dole: P-40.- 67 -
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Obrázek 5.11: Kone£ná ry
hlost hv¥zdného v¥tru a relativní tok hmoty v zá-vislosti na rota£ní ry
hlosti hv¥zdy. Relativní tok hmoty je vyjád°en jako pom¥r
Ṁ(Ω)/Ṁ(Ω = 0). V grafe
h ²ipkou vyzna£ena p°e
hodová rota£ní ry
hlost. Vlevonaho°e: P-30. Vpravo naho°e: M-25. Vlevo dole: M-20. Vpravo dole: M-17.- 68 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�Tabulka 5.10: Porovnání výpo£t· model· hv¥zdného v¥tru s výpo£ty provedenýmiCuré (2004) pro rota£ní ry
hlosti Ω = 0 a 0.8. Parametry hv¥zdy odpovídajímodelu M-25 z tabulky 5.1, parametry zá°ivé síly: k = 0.3, α = 0.5, δ = 0.07.
Ω r
rit/R∗ v∞ Ṁ

[km/s] [M⊙/rok]
0 1.035 1576 1.88.10−9

1.014 2025 3.18.10−9 Curé (2004)
0.8 24.31 447 3.79.10−9

23.63 443 6.85.10−9 Curé (2004)Tabulka 5.11: Ry
hlost ztráty hmoty v závislosti na spodní okrajové hustot¥ a 
he-mi
kém sloºení. Parametry hv¥zdy odpovídají modelu M-25 z tabulky 5.1.
Ṁ [10−9M⊙/rok]

Ω ρ0[g/
m3] jen H N(He )/N(H ) = 0.1
0.0 1.10−10 2.484 1.891

1.10−11 2.466 1.877
2.10−12 2.452 1.867

0.5 1.10−10 3.577 2.718
1.10−11 3.549 2.697
2.10−12 3.528 2.681výsledný model, je 
hemi
ké sloºení v¥tru. Chemi
ké sloºení v¥tru vstupuje do na-²eho modelu p°es elektronovou opa
itu (2.6). Pro £ist¥ vodíkový vítr dostáváme

σe ∼ 0.4 g−1 
m2 (2.6). V na²em p°ípad¥ volíme hmotnostní zastoupení vodíkuve v¥tru X = 0.716, 
oº odpovídá pom¥ru po£tu atom· helia vzhledem k po£tuatom· vodíku ∼ 1/10. Pro tuto hodnotu dostáváme pro elektronovou opa
itu
σe ∼ 0.34 g−1 
m2. Curé tuto hodnotu neudává.Vliv nastavení spodní okrajové hustoty a 
hemi
kého sloºení v¥tru na modelv¥tru shrnuje tabulka 5.11. Pro t°i r·zné hodnoty spodní okrajové hustoty a dv¥r·zné volby 
hemi
kého sloºení v¥tru za
hy
uje zm¥nu ry
hlosti ztráty hmotypro rota£ní ry
hlosti Ω = 0 a 0.5. R·zná volba spodní okrajové hustoty má pouzenepatrný vliv na ry
hlost ztráty hmoty, p°i£emº tento vliv rota
e v¥tru nijak ne-ovliv¬uje. Naproti tomu ry
hlost ztráty hmoty je zan£n¥ ovliv¬ována 
hemi
kýmsloºením v¥tru. Elektronová opa
ita ve výrazu pro zá°ivou sílu vystupuje jakokonstanta úm¥rnosti, gLrad ∼ σ

(1−α)e , pro £ist¥ vodíkový vítr je zá°ivá síla v¥t²ío ∼ 10% v 
elém v¥tru, 
oº vede k nár·stu Ṁ o 30%.- 69 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�5.3.2 Disk okolo ry
hle rotují
í
h horký
h hv¥zdDoposud jsme se zabývali vlivem odst°edivé síly na 
harakteristiky hv¥zdného v¥-tru v rám
i jednorozm¥rného modelu. Tyto výsledky m·ºeme také snadno apli-kovat ve dvourozm¥rném modelu. Za p°edpokladu sféri
ko-symetri
kého tvaruhv¥zdy platí pro rota£ní ry
hlost na povr
hu hv¥zdy:
vrot(θ) = vrot(θ = 90◦) sin θ, (5.9)kde úhel θ je úhel mezi pólem a rovníkem hv¥zdy (viz obr. 3.1) a vrot(θ = 90◦)je rota£ní ry
hlost na rovníku. Pro úhel θ = 0◦, který odpovídá pólu hv¥zdy,dostáváme vrot = 0 km/s, tzn. model v¥tru pro nerotují
í hv¥zdu odpovídá hv¥zd-nému v¥tru, který uniká z pól· hv¥zdy (ozna£ujeme jako polární vítr). Rota£níry
hlost na rovníku vrot dostáváme pro úhel θ = 90◦ a tak platí, ºe model v¥trupro rota£ní ry
hlost vrot odpovídá modelu v¥tru, který uniká z rovníku hv¥zdy,jejíº rota£ní ry
hlost na rovníku dosahuje hodnoty vrot (ozna£ujeme jako rovní-kový vítr). Dvourozm¥rný model v¥tru dostáváme potom tak, ºe kaºdému úhlu θp°i°adíme model v¥tru spo£tený pro rota£ní ry
hlost podle vztahu 5.9.Výsledný dvourozm¥rný model v¥tru pro model hv¥zdy P-20 (viz tab. 5.1)ukazuje obrázek 5.12, p°i£emº kaºdá k°ivka p°edstavuje podíl mezi hustotnímpro�lem v¥tru pro daný úhel θ a hustotním pro�lem pro θ = 0◦. Kaºdá k°ivkatak udává, kolikrát je hustota v¥tru pro daný úhel θ v¥t²í v porovnání s hustotoupolárního v¥tru. Dvourozm¥rný model v¥tru byl vytvo°en následují
ím zp·sobem.Rota£ní ry
hlost hv¥zdy na rovníku byla zvolena vrot = 328 km/s (Ω = 0.9).Hustotní pro�ly pro rota£ní ry
hlosti hv¥zdy men²í neº je hodnota na rovníkuodpovídají hustotním pro�l·m pro úhly θ podle vztahu 5.9. Jednotlivé k°ivkyv grafu jsou vypo£tené pro rota£ní ry
hlosti vrot = 0 km/s, 60 km/s, 112 km/s,

165 km/s, 212 km/s, 254 km/s, 284 km/s, 308 km/s, 322 km/s a 328 km/s, kteréodpovídají model·m pro tyto úhly: θ = 0◦, 11◦, 20◦, 30◦, 40◦, 51◦, 60◦, 70◦, 79◦a 90◦.Z obrázku je patrné, ºe maximálního hustotního pom¥ru dosahuje hv¥zdnývítr pro oblast rovníku. Zde se nejví
e projevuje p·sobení odst°edivé síly a protose v dal²ím zam¥°íme práv¥ na rovníkovou oblast.Na obrázku 5.13 je znázorn¥no porovnání ry
hlostní
h pro�l· v¥tru pro rota£níry
hlosti Ω = 0.9 náleºejí
í k pomalým °e²ením, Ω = 0.6, které pat°í do sku-piny ry
hlý
h °e²ení (viz tab. 5.6), a nerotují
í vítr. Zárove¬ je zde zakreslenpr·b¥h únikové ry
hlosti z hv¥zdy. Parametry hv¥zdy odpovídají modelu P-30z tabulky 5.1. Mezi pomalým a ry
hlým °e²ením jsou nápadné dv¥ odli²nosti. Ko-ne£ná ry
hlost hv¥zdného v¥tru je výrazn¥ men²í v porovnání s ry
hlým °e²ením,
1600 km/s → 550 km/s. Ve vzdálenosti ∼ 1.5R∗ dosahuje pomalé °e²ení ry
h-losti ∼ 150 km/s, zatím
o ry
hlé °e²ení (Ω = 0.6) dosahuje ry
hlosti ∼ 800 km/s.Nár·st ry
hlosti v¥tru blízko hv¥zdy je v p°ípad¥ pomalého °e²ení mnohem po-zvoln¥j²í, ry
hlost hv¥zdného v¥tru dosahuje 90% kone£né ry
hlosti v¥tru ve vzdá-lenosti ∼ 19R∗, v p°ípad¥ ry
hlého °e²ení jiº ve vzdálenosti ∼ 5R∗. �ásti
e v¥trup°esto unikají z gravita£ního pole hv¥zdy, jak nazna£uje pr·b¥h únikové ry
hlosti.- 70 -
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Obrázek 5.12: Porovnání pom¥ru hustot v¥tru ρ(θ)/ρ(θ = 0◦) v závislosti na úhlu
θ. Rovníková rota£ní ry
hlost Ω = 0.9. Parametry hv¥zdy odpovídají modelu P-20z tabulky 5.1.
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Obrázek 5.13: Porovnání ry
hlostního pro�lu modelu v¥tru pro rota£ní ry
hlosti
Ω = 0.6 a 0.9. Pro srovnání zakreslen model nerotují
ího v¥tru a pr·b¥h únikovéry
hlosti £ásti
 (p°eru²ovaná £ára) v závislosti na poloze ve v¥tru. Parametryhv¥zdy odpovídají modelu P-30 z tabulky 5.1.- 71 -
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Obrázek 5.14: Porovnání pom¥ru hustot mezi rovníkovým a polárním v¥trempro rota£ní ry
hlosti Ω = 0.6 a 0.9. Parametry hv¥zdy odpovídají modelu P-30z tabulky 5.1.Vliv rota
e hv¥zdy na hustotu v¥tru ukazuje obrázek 5.14. Na tomto obrázkujsou znázorn¥ny pom¥ry hustot mezi rovníkovým a polárním v¥trem pro rota£níry
hlosti Ω = 0.6 a Ω = 0.9. Parametry hv¥zdy odpovídají modelu P-30 z p°ed-
hozího p°íkladu. Pom¥r hustot v t¥sné blízkosti hv¥zdy dosahuje svého maxima,dále od hv¥zdy je p°ibliºn¥ konstantní. Nár·st pom¥ru hustot v t¥sné blízkostihv¥zdy je zp·soben mírn¥j²ím poklesem hustoty rotují
ího v¥tru ve srovnání s ne-rotují
ím v¥trem (viz obr. 5.5). V této oblasti je vítr ury
hlován p°eváºn¥ zá°ivousilou kontinua a gradientem tlaku plynu, jehoº p·sobení v p°ípad¥ rotují
í hv¥zdyzasahuje do v¥t²í vzdálenosti (viz obr. 5.4). Pom¥r hustot pro Ω = 0.6 dosahujev t¥sné blízkosti hv¥zdy ρrov/ρpol ∼ 5, dále od hv¥zdy je hustota v¥tru asi 2krátv¥t²í v porovnání s polárním v¥trem. V p°ípad¥ velmi ry
hle rotují
ího v¥tru,
Ω = 0.9, jsou pom¥ry hustot výrazn¥j²í. Hustota v¥tru je do velký
h vzdáleností
10krát v¥t²í v porovnání s polárním v¥trem a v t¥sné blízkosti hv¥zdy dosahujepom¥r hustot ρrov/ρpol ∼ 102. V t¥sné blízkosti hv¥zdy tak vzniká hustý disk,který dosahuje do vzdálenosti 1.2R∗, p°i£emº dále od hv¥zdy se ²í°í relativn¥pomalý a hustý vítr.Obrázek 5.15 ukazuje porovnání výsledku na²eho modelu (vlevo) s modelemzapo£ítavají
ím rota£ní zplo²t¥ní hv¥zdy a zá°ivou sílu vypo£ítanou s ohledemna rozdílné teploty rovníkový
h a polární
h oblastí (vpravo; Venero a kol., 2008).Auto°i uvádí vznik hustého disku do vzdálenosti r < 2R∗. Pro ú£ely srovnánípouºíváme stejný model: model hv¥zdy Mv-25 (viz tab. 5.1), Ω = 0.9. Výsledkem- 72 -
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r/R*−1Obrázek 5.15: Pom¥r hustot mezi rovníkovým a polárním v¥trem. Parametryhv¥zdy odpovídají modelu Mv-25 z tabulky 5.1. Ω = 0.9. Vlevo: Výsledek na²ehomodelování. Vpravo: Venero a kol. (2008).na²eho modelování vzníká v t¥sné blízkosti hv¥zdy hustý disk s velmi podobnýmhustotním pom¥rem mezi rovníkovým a polárním v¥trem jako získali Venero a kol.(2008). Musíme ale poznamenat, ºe autory uvedená hodnota pro rozsah diskuje zna£n¥ nadsazená. Disk se vytvá°í do vzdálenosti asi 1.2R∗, ve vzdálenosti
r = 1.5R∗ dosahuje pom¥r hustot asi 15.Obrázek 5.16 ukazuje, jakým zp·sobem ovliv¬uje hustota v¥tru na spodnímokraji 
elkové rozloºení hustoty ve v¥tru. Parametry hv¥zdy odpovídají modeluM-25 z tabulky 5.1, kriti
ká rota£ní ry
hlost hv¥zdy v
rit = 622 km/s. �ím vy²²íje hustota v¥tru na spodním okraji, tím v¥t²í je hustota disku v t¥sné blíz-kosti hv¥zdy. Pro Ω = 0.98 a ρ0 = 10−9 g 
m−3 je pom¥r hustot velmi vysoký,
ρrov/ρpol ∼ 103 − 104. Velmi hustý disk se na
hází v t¥sné blízkosti hv¥zdy(r < 2R∗). Volba spodní okrajové hustoty na hustotu v¥tru dále od hv¥zdynemá tém¥° ºádný vliv a je pro v²e
hny hustoty na spodním okraji tém¥° stejná,
ρrov/ρpol ∼ 101.5.3.3 P°e
hodová rota£ní ry
hlostV p°ed
hozí
h £áste
h jsme ukázali, ºe v t¥sné blízkosti ry
hle rotují
í
h hv¥zdse vytvá°í velmi hustý disk. Disk okolo hv¥zdy vzniká práv¥ tehdy, pokud rota£níry
hlost hv¥zdy dosáhne p°e
hodové rota£ní ry
hlosti nebo hodnoty vy²²í. Z ta-bulek 5.2-5.9 je patrné, ºe pomalé °e²ení nastává pro r·zné hodnoty rota£ní ry
h-losti hv¥zd. Hodnoty p°e
hodové rota£ní ry
hlosti pro jednotlivé modely hv¥zdshrnuje tabulka 5.12. Pro model hv¥zdy M-25 dosahuje p°e
hodová rota£ní ry
h-lost Ωswit
h = 0.643, u modelu M-17 hodnoty je²t¥ men²í, Ωswit
h = 0.488. Taktonízké hodnoty rota£ní
h ry
hlostí, pro které nastává pomalé °e²ení, získali Curé akol. (2011) pro jasné veleobry spektrální t°ídy A. Auto°i udávají vznik disku pro
Ω < 0.4, ni
mén¥ °e²ení byla získána pro relativn¥ vysoké hodnoty parametru δ,který byl volen libovoln¥. Jak ukáºeme níºe, vhodné nastavení hodnoty parame-- 73 -
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ρ0=1.10−11 g.cm−3

ρ0=1.10−10 g.cm−3

Obrázek 5.16: Porovnání pom¥ru hustot mezi rovníkovým a polárním v¥trem prospodní okrajové hustoty ρ0 = 2.10
−12 g 
m−3, 1.10−11 g 
m−3 a 1.10−10 g 
m−3.Modely v¥tru po£ítány pro rota£ní ry
hlost Ω = 0.98. Parametry hv¥zdy odpoví-dají modelu M-25 z tabulky 5.1.

- 74 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�Tabulka 5.12: Vypo£ítaná hodnota vswit
hrot (resp. Ωswit
h) pro daný spektrální typhv¥zdy. Model Sp. typ Te� vswit
hrot Ωswit
h[K℄ [km/s℄M-17 B4III 17 200 197.4 0.488M-20 B 20 000 429.2 0.720M-23 B2V 23 000 394.5 0.670M-25 B1V 25 000 399.9 0.643P-30 O9.5I 30 000 485.5 0.709P-40 O6.5V 40 000 480.8 0.771Pa-42 O4f 42 000 310.6 0.764M-45 O5V 45 000 614.7 0.778P-50 O4(f)V 50 000 643.2 0.778Tabulka 5.13: Vliv zm¥ny Te� na hodnotu vswit
hrot (resp. Ωswit
h). Parametry hv¥zdyodpovídají modelu P-30 z tabulky 5.1.
Te� k α δ v
rit vswit
hrot Ωswit
h[K℄ [km/s℄ [km/s℄
30000 0.170 0.590 0.090 684 485.5 0.709

25000 0.170 0.590 0.090 721 512.8 0.711
25000 0.300 0.500 0.070 721 464.0 0.643tru δ dokáºe sníºit rota£ní ry
hlost hv¥zdy, pro kterou vzniká hustý rovníkovýdisk. Hodnota p°e
hodové rota£ní ry
hlosti tak m·ºe záviset bu¤ na parame-tre
h samotné hv¥zdy nebo na parametre
h hv¥zdného v¥tru. Závislost vswit
hrot(resp. Ωswit
h) na teplot¥ v¥tru ukazuje tabulka 5.13. Pokud se m¥ní pouze tep-lota v¥tru (parametry zá°ivé síly z·stávají stejné), pak Ωswit
h se tém¥° nem¥ní.Stejné 
hování vykazuje zm¥na polom¥ru hv¥zdy nebo její hmotnosti. Odli²násitua
e nastává, pokud se se zm¥nou teploty m¥ní i multiplikativní konstantyzá°ivé síly. V takovém p°ípad¥ se p°e
hodová rota£ní ry
hlost m¥ní výrazn¥ji.Efektivní teplota hv¥zdy ur£uje, které absorp£ní £áry se nejví
e podílejí na ury
h-lování hv¥zdného v¥tru (viz obr. 2.1). Protoºe je t¥
hto £ar velmi mnoho, zavedliCAK aproximativní p°ístup, kdy pro danou teplotu hv¥zdy ur£ili troji
i para-metr· k, α, δ, které popisují soubor £ar p°ispívají
í
h významn¥ k ury
hlovánív¥tru (viz � 2.3.2). Vzhledem k tomu, ºe multiplikativní konstanty zá°ivé síly byly- 75 -
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h konstant zá°ivé síly k, α, δ na vswit
hrot ,
Ωswit
h a dal²í 
harakteristiky v¥tru. Parametry hv¥zdy odpovídají modelu M-45z tabulky 5.1.

k α δ v∞ Ṁ r
rit vswit
hrot Ωswit
h[km/s℄ [M⊙/rok℄ [R∗℄ [km/s℄
0.062 0.640 0.070 811 1.15.10−6 25.03 613.3 0.776
0.124 0.640 0.070 810 3.89.10−6 25.03 614.7 0.778
0.248 0.640 0.070 809 1.31.10−5 25.03 616.1 0.780

0.124 0.540 0.070 705 1.10.10−6 21.55 537.2 0.680
0.124 0.640 0.070 810 3.89.10−6 25.03 614.7 0.778
0.124 0.740 0.070 949 1.00.10−5 29.35 690.2 0.873

0.124 0.640 0.035 807 3.47.10−6 23.95 639.0 0.809
0.124 0.640 0.070 810 3.89.10−6 25.03 614.7 0.778
0.124 0.640 0.105 815 4.43.10−6 26.11 588.5 0.745vypo£ítány aproximativním zp·sobem, ni
 nebrání tomu, aby
hom se podívali,jakým zp·sobem se m¥ní výstupní parametry modelu v¥tru se zm¥nou jednotli-vý
h parametr· zá°ivé síly.Tabulka 5.14 ukazuje vliv zm¥ny parametr· k, α, δ na hodnotu p°e
hodovérota£ní ry
hlosti a dal²í 
harakteristiky v¥tru. V dané troji
i °ádk· odd¥lený
hmezerou se m¥ní vºdy pouze jeden prarametr zá°ivé síly, p°i£emº ostatní para-metry jsou p°evzaty z PPK (viz také tab. 4.1). Z tabulky je patrné, ºe zm¥naparametru k má velmi nepatrný vliv na zm¥nu p°e
hodové rota£ní ry
hlosti,ni
mén¥ významn¥ ovliv¬uje hodnotu ry
hlosti ztráty hmoty. P°e
hodová rota£níry
hlost velmi siln¥ závisí na pramateru α, mén¥ výrazn¥ závisí na parametru δ.P°e
hodová rota£ní ry
hlost dosahuje niº²í
h hodnot v p°ípad¥ men²í
h hodnotparametru α, tedy pokud pro danou teplotu zvýhod¬ujeme opti
ky tenké £áry.S klesají
í hodnotou parametru α klesá ry
hlost ztráty hmoty i kone£ná ry
hlostv¥tru. Pokud se má za
hovat tok z hv¥zdy, je pot°eba zvý²it hodnotu parametru k;parametr δ má na ry
hlost ztráty hmoty malý vliv.5.3.4 Jev bistabilityJev bistability, v odborné literatu°e ozna£ovaný jako bi-stability e�e
t, je jev, kdyse u dané hv¥zdy mohou vyskytovat dva druhy v¥tru, p°i£emº p°e
hod od jednohodruhu v¥tru ke druhému je zp·soben malou zm¥nou parametr· hv¥zdy, nap°. efek-tivní teploty. Tento jev poprvé objevili Pauldra
h & Puls (1990), kte°í u hv¥zdyP Cygni zjistili, ºe vítr m·ºe být ry
hlý a °ídký nebo pomalý a hustý a to v závis-- 76 -
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it¥ v¥tru pro vlnovou délku £áry Lα. Pro hodnoty opti
ké hloubkymen²í neº jedna je vítr pomalý zatím
o pro hodnoty v¥t²í neº jedna je vítr ry
hlý.Zm¥na opti
ké hloubky zp·sobuje skokovou zm¥nu základní
h parametr· v¥tru,která se v literatu°e ozna£uje jako tzv. bi-stability jump.P°i ur£ité hodnot¥ st°ední hustoty v¥tru p°i povr
hu hv¥zdy (nebo také efek-tivní teploty hv¥zdy nebo elektronové teploty v¥tru) se vítr stává opti
ky tlustýmpro zá°ení vodíkového nebo heliového kontinua. To má za následek výraznouzm¥nu v ioniza£ní struktu°e v¥tru. Protoºe je nyní zá°ení Lymanova kontinuablokováno vysokou opa
itou vodíku, nedo
hází k fotoioniza
i t¥º²í
h prvk·, je-ji
hº fotoioniza£ní hrana leºí za Lymanovou hranou. T¥º²í prvky proto p°e
házejído niº²í
h ioniza£ní
h stav·. Ve srovnání s £arami odpovídají
ími vy²²ím ioni-za£ním stav·m jsou tyto £áry mén¥ opti
ky tlusté (men²í hodnota parametru α),ni
mén¥ je ji
h mnohem ví
e (v¥t²í hodnota parametru k). To vede k nár·stu zá-°ivé síly, poklesu kone£né ry
hlosti v¥tru a nár·stu ry
hlosti ztráty hmoty a tími toku hmoty z hv¥zdy. Následkem toho roste hustota v¥tru (3.13), 
oº dále pod-poruje rekombina£ní pro
esy ve v¥tru. Výsledkem tohoto pro
esu je ustavení novézá°ivé rovnováhy ve v¥tru.Jev bistability byl zaznamenán také u jasný
h veleobr· v okolí teploty Te� =
21 000K (Lamers a kol., 1995), která odpovídá p°ibliºn¥ spektrálnímu typu B1.Pro teploty Te� > 21 000K vítr ury
hlují absorp
e zá°ení ionty ve vy²²í
h ioniza£-ní
h stave
h, jeji
hº £áry jsou v¥t²inou opti
ky tlusté, zatím
o pro Te� < 21 000Kje vítr ury
hlován absorp
emi zá°ení £arami iont· niº²í
h ioniza£ní
h stav·, kte-rým odpovídá mnohem ví
e £ar, jeº jsou opti
ky tenké.Ke zm¥n¥ základní
h parametr· hv¥zdy p°i jejím povr
hu m·ºe dojít nap°.vlivem rota
e hv¥zdy. Rota
e hv¥zdy má za následek r·zné hodnoty efektivníhogravita£ního zry
hlení na povr
hu hv¥zdy a tak pro ur£itý úhel mezi pólem a rov-níkem hv¥zdy, který budeme zna£it θb, m·ºe dojít k takové zm¥n¥ opti
ké hloubkyv¥tru, ºe pro úhly θ > θb vane z hv¥zdy pomalý a hustý vítr, zatím
o pro θ < θbse jedná o ry
hlý a °ídký vítr. Tento jev poprvé studovali Lamers & Pauldra
h(1991), p°íslu²ný model v¥tru bývá v literatu°e ozna£ován jako tzv. rotation in-du
ed bi-stability model. Velmi ry
hle rotují
í hv¥zdy neza
hovávají sféri
ky sy-metri
ký tvar, ale do
hází k jeho výrazné deforma
i: polární polom¥r rotují
íhv¥zdy je krat²í, rovníkový del²í (3.15). V d·sledku toho je v oblasti pól· vy²²ípovr
hové gravita£ní zry
hlení i teplota, v rovníkové oblasti niº²í povr
hové gra-vita£ní zry
hlení a teplota (3.14). Od pól· k rovníku klesá povr
hové gravita£nízry
hlení, tím roste tok hmoty z hv¥zdy a klesá kone£ná ry
hlost v¥tru. Pro ur-£itou hodnotu log g, které odpovídá úhel θb, je tok hmoty tak velký a ry
hlostv¥tru tak malá, ºe prud
e vzroste opti
ká hloubka v¥tru v Lymanov¥ kontinuu.Ionty p°ispívají
í k ury
hlování v¥tru p°ejdou do niº²í
h ioniza£ní
h stav·. Hlavníp°ísp¥vek k zá°ivé síle se tak p°esunuje z £ar vy²²í
h ioniza£ní
h stav· iont· v Ly-manov¥ kontinuu na £áry v Balmerov¥ kontinuu odpovídají
í niº²ím ioniza£nímstav·m. To vede k dal²ímu nár·stu toku hmoty z hv¥zdy a poklesu ry
hlostiv¥tru, 
oº má za následek dal²í zvy²ování opti
ké hloubky v¥tru pro zá°ení Ly-- 77 -
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h (1991) ur£ili závislost τL na toku hmotyz hv¥zdy Fm a kone£né ry
hlosti v¥tru v∞ pro hv¥zdy s teplotou Te� ∼ 20 000K:
τL(θ) ∼ F 2mv

−2
∞
R−3

∗
f(TL) ∼ (1− Ω2 cos θ)−6.5, (5.10)kde funk
e f(TL) vyjad°uje závislost τL na jasové teplot¥ hv¥zdy v Lymanov¥kontinuu. Opti
ká hloubka v¥tru velmi siln¥ závisí na ry
hlosti rota
e a na úhlu

θ; pokud hv¥zda rotuje ry
hlostí Ω = 0.75, pak τL ve srovnání s hodnotou napólu vzroste 39krát pro θ = 50◦ a 216krát pro θ = 90◦. Protoºe ρ ∼ Fm ∼ Ṁa zárove¬ ρ ∼ 1/vr (viz rov. 3.13), vzroste výrazn¥ i hustota v¥tru a pro úhly
θ > θb tak vzniká velmi hustý disk okolo hv¥zdy. Úhel θb ur£íme ze vztahu 5.10.Nap°. pro model hv¥zdy Mp-20 (viz tab. 5.1) dostáváme τL = 0.049. Disk se tvo°ípro hodnoty τL ∼ 3, 
oº p°i rota£ní ry
hlosti Ω = 0.7 nastává pro úhel θb = 75◦(Lamers & Pauldra
h, 1991).Rozhodují
ím faktorem pro nastavení v¥tr· rozdílný
h vlastností rotují
í hv¥z-dy je opa
ita v¥tru, která musí v oblasti pól· nabývat hodnoty men²í neº jednaa v oblasti rovníku hodnoty v¥t²í. Vý²e uvedený model v¥tru je moºný pouze u n¥-který
h spektrální
h typ· hv¥zd. Hv¥zdy, její
hº efektivní teplota Te� > 30 000K,dosahují vysoký
h hodnot ry
hlosti ztráty hmoty, ni
mén¥ vítr t¥
hto hv¥zd z·-stává opti
ky tenký i v rovníkový
h oblaste
h. Pro hv¥zdy s efektivními teplotami
Te� < 15 000K je tok hmoty z hv¥zdy malý i pro vrot → v
rit a tak vítr z·stávátaké opti
ky tenký. Velmi efektivní z·stává tento model v¥tru pro hv¥zdy uvnit°tohoto teplotního intervalu, kterému odpovídají rané hv¥zdy spektrální t°ídy B.Mezi hv¥zdami spektrální t°ídy B se vyskytuje skupina hv¥zd, v jeji
hº spektre
hpozorujeme jednak velmi ²iroké UV rezonan£ní £áry roz²í°ené do modré oblastispektra a zárove¬ úzké Balmerovské emisní £áry, p°i£emº spektra t¥
hto hv¥zdvykazují naví
 výrazný IR ex
es (viz nap°. Swings, 2006). Jedná se o hv¥zdy ozna-£ované jako jasní B[e℄ veleob°i. Sou£asný výskyt ²iroký
h i úzký
h £ar ve spektre
ht¥
hto objekt· nasv¥d£uje p°ítomnosti dvou r·zný
h sloºek toku: ry
hlýmu a °íd-kému toku v oblasti pól· a hustému a pomalému toku v oblasti rovníku. Návrhmodelu, který by objas¬oval výskyt dvojího druhu v¥tru, podal Zi
kgraf a kol.(1985) a ozna£uje se jako Zi
kgraf·v model. Jedním z výstupu modelu je vysokýpom¥r mezi rovníkovou a polární hustotou v¥tru, ρrov/ρpol ∼ 102 − 103.V p°ed
hozí £ásti (viz � 5.3.2) jsme ukázali, ºe zá°iv¥ hnaný vítr v kombina
is velmi ry
hlou rota
í hv¥zdy si
e vede ke vzniku velmi hustého disku v rovníkovéoblasti, ale pouze v t¥sné blízkosti hv¥zdy; dále od hv¥zdy se jedná "jen" o hust²ía pomalej²í vítr (viz obr. 5.15, vlevo), 
oº na vysv¥tlení hustý
h disk· v okolíjasný
h B[e℄ veleobr· nesta£í. Teorie rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr· hnaný
h zá°enímpodává mnohem lep²í výsledky, pokud naví
 zapo£ítáme zm¥nu opti
ké hloubkyv¥tru zp·sobenou zm¥nou teploty na povr
hu hv¥zdy (Pauldra
h & Puls, 1990).Pelupessy a kol. (2000) spo£ítali pom¥r hustot mezi rovníkovým a polárnímv¥trem pro model rotují
ího jasného veleobra spektrální t°ídy B. Zá°ivou síluparametrizovali troji
í parametr· k, α a δ, kterou spo£ítali zvlá²´ pro polární(pod skokem) a zvlá²´ pro rovníkovou (nad skokem) oblast, v d·sledku rozdílný
h- 78 -



KAPITOLA 5. MODELOVÁNÍ ROTUJÍCÍCH HV�ZDNÝCH V�TR�teplot se na zá°ivé síle podílí r·zné skupiny iont·. Parametry zá°ivé síly spo£ítalina základ¥ NLTE model· v¥tr· hv¥zd spektrální t°ídy B, které vypo£ítali Vink akol. (1999). Vypo£ítaný pom¥r hustot, ρrov/ρpol ∼ 10, k vysv¥tlení disku v okolíjasný
h B[e℄ veleobr· nesta£í. Musíme ale poznamenat, ºe °e²ení byla získána prorota£ní ry
hlosti Ω < 0.6 (Ωswit
h ∼ 0.65) a tedy pouze pro ry
hlá °e²ení v¥tru.Pro pomalá °e²ení (Ω > Ωswit
h) provedli výpo£ty Curé a kol. (2005) a získalihodnotu pom¥ru hustot ve v¥tru o °ád vy²²í v porovnání s ry
hlými °e²eními.Pro výpo£et modelu v¥tru s rota£ními ry
hlostmi Ω > Ωswit
h pouºijeme stejnéparametry modelu hv¥zdy a stejné parametry zá°ivé síly jako Pelupessy a kol.(2000): model Mp-25 (viz tab. 5.1); k = 0.06 a α = 0.65 (Te� = 30 000K prooblast pól·), k = 0.57 a α = 0.45 (Te� = 17 000K pro rovníkovou oblast), v oboup°ípade
h volíme δ = 0. V oblasti rovníku se tak na ury
hlování v¥tru podílíví
e £ar, p°i£emº v¥t²ina z ni
h je opti
ky tenký
h. Výsledek modelování ukazujeobrázek 5.17. Na obrázku je za
hy
en pom¥r hustot mezi rovníkovým a polár-ním v¥trem pro rota£ní ry
hlost Ω = 0.90. V t¥sné blízkosti hv¥zdy se na
házívelmi hustý disk, ρrov/ρpol ∼ 103. Disk vzniká p·sobením zá°ivé síly kontinuaa gradientu tlaku plynu. Jeho vznik je naví
 podporován odst°edivou silou, kteráuvol¬uje do prostoru v blízkosti hv¥zdy tím ví
e £ásti
, £ím je rota
e hv¥zdyv¥t²í. Výsledek je tak stejný jako v p°ípad¥ ry
hle rotují
í
h v¥tr· bez zapo-£ítání efektu bi-stability (viz � 5.3). Dále od hv¥zdy (r > 2R∗) pom¥r hustotklesá, ρrov/ρpol ∼ 102 Curé a kol. (2005), ale dosahuje 10krát v¥t²í hodnoty, neºbez zapo£tení bi-stability efektu (viz obr. 5.15, vlevo). Naví
 hustotní pom¥r jevy²²í v 
elém v¥tru. Zapo£ítání efektu bi-stability tak vede ke vzniku hustéhookolohv¥zdného disku.
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Kapitola 6Záv¥rHv¥zdné v¥try horký
h hv¥zd jsou ury
hlovány absorp
í zá°ení ve spektrální
h £a-rá
h iont· uhlíku, dusíku, ºeleza a dal²í
h; k zá°ivé síle tak p°ispívá velmi mnoho£ar. Zá°ivou sílu je moºno vypo£ítat sou£asným °e²ením hydrodynami
ký
h rov-ni
, rovni
e p°enosu zá°ení a jeji
h moment· a rovni
 statisti
ké rovnováhy. Místotohoto £asov¥ náro£ného a komplikovaného zp·sobu jsem k výpo£tu zá°ivé sílypouºil velmi efektivní CAK aproxima
i (CAK; Abbott 1982; PPK).V diserta£ní prá
i jsem se zabýval výpo£ty model· rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr·horký
h hv¥zd. Tyto modely velmi dob°e odpovídají v¥tr·m hv¥zd spektrální
ht°íd O a B, které v d·sledku intenzivního zá°ivého pole ztrá
í prost°edni
tvímhv¥zdného v¥tru zna£né mnoºství hmoty (nap°. Wilson & Dopita, 1985) a kterépat°í mezi ry
hle rotují
í objekty (nap°. Markova a kol., 2004). Model v¥tru jepopsán soustavou nelineární
h diferen
iální
h rovni
, jejíº °e²ení jsem získávalnumeri
ky. Pro tento ú£el jsem vytvo°il program vitr.f90, který je roz²í°enímprogramu poskytnutého J. Krti£kou (2003). Zam¥°il jsem se na £asov¥ nezávislý,jednorozm¥rný, osov¥ symetri
ký, izotermi
ký, jednosloºkový model hv¥zdnéhov¥tru. Rota
i hv¥zdného v¥tru jsem po£ítal ze zákona za
hování momentu hyb-nosti.Rota
e hv¥zdy významn¥ ovliv¬uje dynamiku hv¥zdného v¥tru. Odst°edivásíla p·sobí
í na £ásti
e v¥tru velmi efektivn¥ sniºuje ú£inky gravita
e, která jev p°ípad¥ hv¥zd s vysokými zá°ivými výkony naví
 významn¥ redukována zá°ivousilou kontinua. Z hv¥zdné atmosféry uniká ví
e £ásti
, hustota v¥tru blízko po-vr
hu hv¥zdy klesá pozvoln¥ji v porovnání s nerotují
í hv¥zdou a tím se roz²i°ujeoblast, ve které p·sobí významn¥ji gradient tlaku plynu. Struktura v¥tru blízkopovr
hu hv¥zdy tak velmi dob°e odpovídá hydrostati
kému modelu atmosféry.Mnoho autor· udává vysoký pom¥r hustot mezi rovníkovým a polárním (t.j. bezzahrnutí rota
e) v¥trem práv¥ v této oblasti, d·vodem není p·sobení zá°ivé sílyv £ará
h, ale vliv gradientu tlaku plynu a zá°ivé síly kontinua. Dále musím po-znamenat, ºe tato oblast není nijak rozsáhlá a dosahuje do vzdálenosti 1.1R∗aº 1.2R∗. Ve v¥t²í
h vzdálenoste
h je hustota v¥tru pouze zvý²ená. P·sobení od-st°edivé síly na £ásti
e v¥tru je ni
mén¥ významné pro vy²²í rota£ní ry
hlosti.- 81 -



KAPITOLA 6. ZÁV�RPro rota£ní ry
hlosti Ω < 0.2 nezávisle na zvoleném modelu do
hází ke zm¥námglobální
h 
harakteristik v¥tru v °ádu pouhý
h n¥kolika pro
ent.Pokud rota£ní ry
hlost hv¥zdy p°ekro£í p°e
hodovou rota£ní ry
hlost (break-up rotation velo
ity; Madura a kol., 2007), dojde k výrazné zm¥n¥ 
harakteru°e²ení (Curé, 2004). Ry
hlost v¥tru v t¥sné blízkosti hv¥zdy nar·stá velmi zvolnav porovnání s CAK °e²ením a ve velký
h vzdálenoste
h dosahuje asi 1/5 hodnotyry
hlosti polárního v¥tru. Protoºe ry
hlost ztráty hmoty v rovníkové oblasti do-sahuje asi dvojnásobné hodnoty v porovnání s polárním v¥trem, vy
hází pom¥rhustot mezi rovníkovým a polárním v¥trem asi 10. V t¥sné blízkosti hv¥zdy jepom¥r hustot 100, ni
mén¥ oblast, ve které do
hází k vytvo°ení disku, je velmiúzká. Nap°. Venero a kol. (2008) uvádí disk pro r < 2R∗, ov²em p°epo£ítáním jehomodelu jsem získal r < 1.2R∗, pro r = 1.5R∗ dosahuje pom¥r hustot jen asi 15.Samotná rota
e hv¥zdy v kombina
i se zá°ivou silou tak nem·ºe být zodpov¥dnáza vznik hustý
h disk· okolo ry
hle rotují
í
h horký
h hv¥zd.P°esto teorie rotují
í
h hv¥zdný
h v¥tr· ury
hlovaný
h zá°ením nabízí moºné°e²ení v otáz
e hustý
h disk· v okolí B[e℄ hv¥zd. Do modelu je t°eba zahrnoutzm¥nu opti
ké hloubky v¥tru vlivem zm¥ny nap°. teploty nebo hustoty v¥tru,která je zp·sobená rota
í (bi-stability e�e
t; Lamers & Pauldra
h, 1991). Vlivemrota
e hv¥zdy do
hází k deforma
i jejího tvaru a nastavení povr
hové teplotyhv¥zdy v závislosti na úhlu mezi pólem a rovníkem hv¥zdy. Pro ur£itou hodnoturota£ní ry
hlosti hv¥zdy hustota v¥tru vzroste natolik, ºe dojde ke zm¥n¥ ioniza£nístruktury v¥tru a tím i sloºení iont· p°ispívají
í
h nejví
e k ury
hlování hv¥zdnéhov¥tru. P°estoºe v modelu pouºívám sféri
ky symetri
ký tvar hv¥zdy s konstatnípovr
hovou teplotou, zapo£ítal jsem tento jev, podobn¥ jako Curé a kol. (2005),rozdílnou parametriza
í zá°ivé síly v oblasti pólu a rovníku. P°epo£ítáním modeluuvedeného v prá
i Pelupessy a kol. (2000) jsem získal velmi podobné výsledkyjako Curé a kol. (2005), v rovníkové rovin¥ vzniká hustý disk, p°i£emº pom¥rhustot dosahuje asi 100 v 
elém v¥tru, a blízko hv¥zdy je tato hodnota je²t¥ asio jeden °ád vy²²í.Model v¥tru, který jsem v diserta£ní prá
i prezentoval, ukazuje moºnost vzni-ku hustý
h disk· v okolí raný
h hv¥zd spektrální t°ídy B a potvrzuje zárove¬ vý-sledky publikované v p°ed
hozí
h lete
h. P°esto je pot°eba dal²í vylep²ení modelu,jako nap°. zahrnutí neradiální
h sloºek sil nebo zapo£tení zm¥ny tvaru hv¥zdy vli-vem vysoký
h rota£ní
h ry
hlostí, které umoºní ví
e odhalit, zda pomalá °e²eníhv¥zdného v¥tru odpovídají pozorovaným disk·m velmi ry
hle rotují
í
h B hv¥zd.
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P°íloha ASféri
ké sou°adni
e
A.1 Odvození vztahu n · ∇(n · v)Odvození tohoto vztahu m·ºeme najít v Koninx (1992). Pro vektor ry
hlosti vve sféri
ký
h sou°adni
í
h platí:

v = vrr̂ + vφφ̂+ vθθ̂, (A.1)kde (r̂, φ̂, θ̂) tvo°í ortonormální bázi. Tuto bázi získáme z transforma£ní
h rovni


φ

θ

ϕ

ϑ
n

x

y

z

0

r

Obrázek A.1: S
héma zvolené sou°adné soustavy. St°ed hv¥zdy je ozna£en jako 0.Vektor n zna£í sm¥r ²í°ení zá°ení z místa r ve hv¥zdném v¥tru.- 83 -



P�ÍLOHA A. SFÉRICKÉ SOU�ADNICEmezi kartézskou a sféri
kou soustavou sou°adni
:
x = r cos φ sin θ, (A.2)
y = r sin φ sin θ, (A.3)
z = r cos θ, (A.4)kde (r, φ, θ) p°edstavuje soustavu sou°adni
 s po£átkem umíst¥ným ve st°eduhv¥zdy (obr. A.1). Vektory ortonormální báze ve sféri
ký
h sou°adni
í
h majínásledují
í tvar:

r̂ =





cosφ sin θ
sinφ sin θ
cos θ



 , (A.5)
φ̂ =





− sin φ
cosφ
0



 , (A.6)
θ̂ =





cosφ cos θ
sinφ cos θ
− sin θ



 . (A.7)Pro vektor ve sm¥ru zá°ení, n, platí:
n =





cosϕ sinϑ
sinϕ sinϑ
cosϑ



 , (A.8)kde (ϕ, ϑ) ozna£ují lokální sou°adni
e v míst¥ r ve hv¥zdném v¥tru. Spo£ítámeprojek
i vektoru ry
hlosti do sm¥ru ²í°ení zá°ení, platí:
n · v = vr(n · r̂) + vφ(n · φ̂) + vθ(n · θ̂). (A.9)Jednotlivé skalární sou£iny mají následují
í tvar:

n · r̂ = cosφ sin θ cosϕ sinϑ+ sinφ sin θ sinϕ sinϑ+ cos θ cos ϑ =

= sin θ sin ϑ cos (ϕ− φ) + cos θ cos ϑ, (A.10)
n · φ̂ = − sin φ cosϕ sinϑ+ cosφ sinϕ sinϑ = sin ϑ sin (ϕ− φ), (A.11)
n · θ̂ = cosφ cos θ cosϕ sinϑ+ sin φ cos θ sinϕ sinϑ− sin θ cosϑ =

= cos θ sinϑ cos (ϕ− φ)− sin θ cosϑ, (A.12)p°i£emº jsme vyuºili sou£tový
h vzor
·
sin (α± β) = sinα cos β ± cosα sin β, (A.13)
cos (α± β) = cosα cosβ ∓ sinα sin β. (A.14)- 84 -



P�ÍLOHA A. SFÉRICKÉ SOU�ADNICEPro skalární sou£in (A.9) m·ºeme tedy psát:
n · v = vr(sin θ sinϑ cos (ϕ− φ) + cos θ cosϑ) + vφ sin ϑ sin (ϕ− φ) +

+ vθ(cos θ sin ϑ cos (ϕ− φ)− sin θ cos ϑ). (A.15)Operátor nabla má ve sféri
ký
h sou°adni
í
h tvar:
∇ =

(

∂

∂r
,
1

r

∂

∂θ
,
1

r sin θ

∂

∂φ

)

. (A.16)Tento operátor aplikujeme na skalární sou£in (A.15), pro jednotlivé sloºky vektorudostáváme:
∂

∂r
(n · v) = ∂vr

∂r
(sin θ sin ϑ cos (ϕ− φ) + cos θ cos ϑ) +

+
∂vφ

∂r
sinϑ sin (ϕ− φ) +

+
∂vθ

∂r
(cos θ sin ϑ cos (ϕ− φ)− sin θ cosϑ) (A.17)

1

r

∂

∂θ
(n · v) = 1

r

∂vr

∂θ
(sin θ sinϑ cos (ϕ− φ) + cos θ cosϑ) +

+
vr

r
(cos θ sin ϑ cos (ϕ− φ)− sin θ cosϑ) +

+
1

r

∂vφ

∂θ
sinϑ sin (ϕ− φ) +

+
1

r

∂vθ

∂θ
(cos θ sinϑ cos (ϕ− φ)− sin θ cosϑ) +

− vθ

r
(sin θ sin ϑ cos (ϕ− φ) + cos θ cosϑ) (A.18)

1

r sin θ

∂

∂φ
(n · v) = 1

r sin θ

∂vr

∂φ
(sin θ sinϑ cos (ϕ− φ) + cos θ cosϑ) +

+
vr

r sin θ
sin θ sinϑ sin (ϕ− φ) +

1

r sin θ

∂vφ

∂φ
sin ϑ sin (ϕ− φ)−

− vφ

r sin θ
sinϑ cos (ϕ− φ) +

+
1

r sin θ

∂vθ

∂φ
(cos θ sinϑ cos (ϕ− φ)− sin θ cosϑ) +

+
vθ

r sin θ
cos θ sinϑ sin (ϕ− φ). (A.19)Zavedeme substitu
i

a1 = sin θ sin ϑ cos (ϕ− φ) + cos θ cos ϑ, (A.20)
a2 = cos θ sinϑ cos (ϕ− φ)− sin θ cosϑ, (A.21)
a3 = sinϑ sin (ϕ− φ), (A.22)
a4 = − sin ϑ cos (ϕ− φ) (A.23)- 85 -



P�ÍLOHA A. SFÉRICKÉ SOU�ADNICEa po dosazení do výrazu pro gradient ry
hlostního pole ve sm¥ru zá°ení dostáváme:
∇(n · v) =

(

∂vr

∂r
a1 +

∂vφ

∂r
a3 +

∂vθ

∂r
a2,

1

r

(

∂vr

∂θ
a1 +

∂vφ

∂θ
a3 +

∂vθ

∂θ
a2 + vra2 − vθa1

)

,

1

r sin θ

(

∂vr

∂φ
a1 +

∂vφ

∂φ
a3 +

∂vθ

∂φ
a2 + vr sin θa3 + vφa4 +

+vθ cos θa3

)

)

. (A.24)Tento vektor vynásobíme skalárn¥ s vektorem n a dostáváme hledaný výraz:
n · ∇(n · v) = [∇(n · v)]r (nr̂) + [∇(n · v)]θ (nθ̂) + [∇(n · v)]φ (nφ̂) =

=
∂vr

∂r
a21 +

∂vφ

∂r
a1a3 +

∂vθ

∂r
a1a2 +

1

r

∂vr

∂θ
a1a2 +

1

r

∂vφ

∂θ
a2a3 +

+
1

r

∂vθ

∂θ
a22 +

vr

r
a22 −

vθ

r
a1a2 +

1

r sin θ

∂vr

∂φ
a1a3 +

1

r sin θ

∂vφ

∂φ
a23 +

+
1

r sin θ

∂vθ

∂φ
a2a3 +

vr sin θ

r sin θ
a23 +

vφ

r sin θ
a3a4 +

vθ cos θ

r sin θ
a23 =

=
∂vr

∂r
a21 +

(

1

r

∂vθ

∂θ
+
vr

r

)

a22 +

(

1

r sin θ

∂vφ

∂φ
+
vr

r
+
vθ cot θ

r

)

a23 +

+

(

∂vθ

∂r
+
1

r

∂vr

∂θ
− vθ

r

)

a1a2 +

(

∂vφ

∂r
+

1

r sin θ

∂vr

∂φ

)

a1a3 +

+

(

1

r

∂vφ

∂θ
+

1

r sin θ

∂vθ

∂φ

)

a2a3 +
vφ

r sin θ
a3a4. (A.25)Nejjednodu²²ím p°ípadem je hv¥zda zá°í
í jako bodový zdroj. Platí: ϕ = φ,

ϑ = θ. Potom ze substitu£ní
h rovni
 (A.20-A.23) dostaneme:
a1 = 1, (A.26)
a2 = 0, (A.27)
a3 = 0, (A.28)
a4 = − sinϑ. (A.29)Dosazením do výrazu pro projek
i gradientu ry
hlostního pole do sm¥ru zá°ení(A.25) získáme:

n · ∇(n · v) = ∂vr

∂r
. (A.30)Dal²ím velmi £astým p°ípadem je radiální ry
hlostní pole, ale neradiální polezá°ení. P°edpokládáme osov¥ symetri
ký vítr, ϕ = φ, s nenulovou pouze radiální- 86 -



P�ÍLOHA A. SFÉRICKÉ SOU�ADNICEsloºkou ry
hlosti. Hv¥zda zá°í jako rovnom¥rn¥ jasný disk, platí tedy ϑ = π/2a ze substitu£ní
h rovni
 (A.20-A.23) tak dostaneme:
a1 = sin θ, (A.31)
a2 = cos θ, (A.32)
a3 = 0, (A.33)
a4 = −1. (A.34)Dosazením do (A.25) obdrºíme:

n · ∇(n · v) = ∂vr

∂r
sin θ2 +

vr

r
cos θ2. (A.35)A.2 Odvození vztahu (v · ∇)vVýraz (v · ∇)v rozepí²eme s vyuºitím (A.1) a (A.16):

(v · ∇)v =
(

vr
∂

∂r
+
vθ

r

∂

∂θ
+

vφ

r sin θ

∂

∂φ

)

(vrr̂ + vφφ̂+ vθθ̂) =

= vr
∂

∂r
(vrr̂) + vr

∂

∂r
(vθθ̂) + vr

∂

∂r
(vφφ̂) +

+
vθ

r

∂

∂θ
(vrr̂) +

vθ

r

∂

∂θ
(vθθ̂) +

vθ

r

∂

∂θ
(vφφ̂) +

+
vφ

r sin θ

∂

∂φ
(vrr̂) +

vφ

r sin θ

∂

∂φ
(vθθ̂) +

vφ

r sin θ

∂

∂φ
(vφφ̂). (A.36)K dal²ímu výpo£tu spo£ítáme jednotlivé par
iální deriva
e vektor· (A.5)-(A.7),které m·ºeme symboli
ky zapsat v mati
ovém tvaru:





∂
∂r
∂
∂θ
∂
∂φ





(

r̂ θ̂ φ̂
)

=





0 0 0

θ̂ −r̂ 0

φ̂ sin θ φ̂ cos θ −r̂ sin θ − θ̂ cos θ



 . (A.37)Provedením deriva
í v (A.36) s vyuºitím (A.37) dostáváme:
(v · ∇)v = vr

∂vr

∂r
r̂ + vr

∂vθ

∂r
θ̂ + vr

∂vφ

∂r
φ̂+

vθ

r

∂vr

∂θ
r̂ +

vθ

r

∂vθ

∂θ
θ̂ +

vθ

r

∂vφ

∂θ
φ̂+

+
vθvr

r
θ̂ − vθ

2

r
r̂ +

vφ

r sin θ

∂vr

∂φ
r̂ +

vφ

r sin θ

∂vθ

∂φ
θ̂ +

vφ

r sin θ

∂vφ

∂φ
φ̂ +

+
vφvr

r
φ̂− vφ

2

r
r̂ +

vφ cos θ

r sin θ
(vθφ̂− vφθ̂). (A.38)
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P�ÍLOHA A. SFÉRICKÉ SOU�ADNICEPro jednotlivé sloºky vektoru (v · ∇)v tak m·ºeme psát:
((v · ∇)v)r : vr

∂vr

∂r
+
vθ

r

∂vr

∂θ
− vθ

2

r
− vφ

2

r
+

vφ

r sin θ

∂vr

∂φ
, (A.39)

((v · ∇)v)θ : vr
∂vθ

∂r
+
vθ

r

∂vθ

∂θ
+
vθvr

r
+

vφ

r sin θ

∂vθ

∂φ
− vφ cos θ

r sin θ
vφ, (A.40)

((v · ∇)v)φ : vr
∂vφ

∂r
+
vθ

r

∂vφ

∂θ
+

vφ

r sin θ

∂vφ

∂φ
+
vφ cos θ

r sin θ
vθ +

vφvr

r
. (A.41)
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P°íloha BDiferen£ní rovni
eV tomto oddíle uvádíme diferen£ní rovni
e hv¥zdného v¥tru pro p°ípad jedno-rozm¥rného izotermi
kého osov¥ symetri
kého modelu, které vy
hází z diferen
i-ální
h rovni
 (3.11)-(3.12), p°i£emº uvaºujeme m-CAK model zá°ivé síly (2.45).Vzhledem k symetrii modelu uvádíme místo vr pouze v.B.1 Rovni
e kontinuityPro vnit°ní body sít¥, i = 2, .., (NR−1), s vyuºitím výraz· pro yi (4.7), ∆ri (4.6)platí:
P2i−1 = yi

r2i+1ρi+1vi+1 − r2i ρivi

∆ri+1
+ (1− yi)

r2i ρivi − r2i−1ρi−1vi−1

∆ri
= 0 (B.1)

J2i−1,2i−3 = −(1− yi)r
2
i−1vi−1

∆ri
(B.2)

J2i−1,2i−2 = −(1− yi)r
2
i−1ρi−1

∆ri
(B.3)

J2i−1,2i−1 =

[

(1− yi)

∆ri
− yi

∆ri+1

]

r2i vi (B.4)
J2i−1,2i =

[

(1− yi)

∆ri
− yi

∆ri+1

]

r2i ρi (B.5)
J2i−1,2i+1 =

yir
2
i+1vi+1

∆ri+1

(B.6)
J2i−1,2i+2 =

yir
2
i+1ρi+1

∆ri+1
(B.7)Pro poslední bod sít¥ (i = NR) platí:

P2i−1 =
r2i ρivi − r2i−1ρi−1vi−1

∆ri
= 0 (B.8)- 89 -



P�ÍLOHA B. DIFEREN�NÍ ROVNICE
J2i−1,2i−3 = −r

2
i−1vi−1

∆ri
(B.9)

J2i−1,2i−2 = −r
2
i−1ρi−1

∆ri
(B.10)

J2i−1,2i−1 =
r2i vi

∆ri
(B.11)

J2i−1,2i =
r2i ρi

∆ri

(B.12)B.2 Pohybová rovni
ePro vnit°ní body sít¥, i = 2, .., (NR− 1), platí:
P2i = vi

[dvdr]i

+
GM∗(1− Γ)

r2i
− vrotR2∗

r3i
+

+
a2

ρi

[dρdr]i

− C

r2i
ρ
(δ−α)
i [Df]i [dvdr]α

i

= 0, (B.13)kde výraz
[dXdr ]i

=

[

yi
Xi+1 −Xi

∆ri+1
+ (1− yi)

Xi −Xi−1

∆ri

] (B.14)ozna£uje kompaktní zápis diferen
e libovolné veli£iny X, a dále
[Df]i = (1 + σi)

(α+1) − (1 + µ2ci
σi)
(α+1)

(α + 1)(1− µ2ci
)σi(1 + σi)α

, (B.15)kde µ2ci
= 1−R2

∗
/r2i a

σi =
ri

vi

[dvdr]i

− 1. (B.16)

- 90 -



P�ÍLOHA B. DIFEREN�NÍ ROVNICES vyuºitím p°ed
hozího, veli£iny A (4.19) a veli£iny si, pro kterou platí: si =
(ri/vi)[dv/dr]i, mají jednotlivé £leny Ja
obiho mati
e tento tvar:

J2i,2i−3 = −a
2(1− yi)

ρi∆ri
(B.17)

J2i,2i−2 = −vi(1− yi)

∆ri
+
C

r2i
ρ
(δ−α)
i [Df]i (1− yi)

∆ri
[α + si · Ai]

[dvdr]α−1

i

(B.18)
J2i,2i−1 =

a2

ρ2i

[

(1− yi)ρi−1

∆ri
− yiρi+1

∆ri+1

]

+

+ (α− δ)
C

r2i
ρ
(δ−α−1)
i [Df]i [dvdr]α

i

(B.19)
J2i,2i =

[dvdr]i

+ vi

[

1− yi

∆ri
− yi

∆ri+1

]

− C

r2i
ρ
(δ−α)
i [Df]i [dvdr](α−1)i

[

α

[

1− yi

∆ri
− yi

∆ri+1

]

+

+ si · Ai

[

1− yi

∆ri

− yi

∆ri+1

− 1
vi

[dvdr]i

]] (B.20)
J2i,2i+1 =

a2

ρi

[

yi

∆ri+1

] (B.21)
J2i,2i+2 =

viyi

∆ri+1
− C

r2i
ρ
(δ−α)
i [Df]i yi

∆ri+1
[α + si · Ai]

[dvdr](α−1)i

(B.22)Pro poslední bod sít¥ (i = NR) je moºné pouºít op¥t dvoubodovou aproxima
ideriva
e, ni
mén¥ nabízí se jednodu²²í zp·sob. Na vn¥j²ím okraji získáme ry
h-lost pomo
í extrapola
e hodnot dvou p°ed
hozí
h bod· sít¥ na základ¥ rovnostideriva
í v t¥
hto bode
h:
P2i =

vi − vi−1

∆ri
− vi−1 − vi−2

∆ri−1
= 0 (B.23)

J2i,2i−4 =
1

∆ri−1
(B.24)

J2i,2i−2 = − 1

∆ri
− 1

∆ri−1
(B.25)

J2i,2i =
1

∆ri
(B.26)
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P°íloha CStru£ný popis programuNumeri
ké modely hv¥zdného v¥tru jsme získali pomo
í programu vitr.f90 vy-vinutého v programova
ím jazyku FORTRAN s vyuºitím balí£ku LAPACK. Jádro pro-gramu tvo°í Newtonova-Raphsonova itera£ní metoda, pomo
í které °e²íme sou-stavu hydrodynami
ký
h rovni
. Program pra
uje s n¥kolika vstupními soubory:konst.f90, parametry, for
eMP.dat, vstup.f90, funk
e.f90 a fito.f90, je-ji
hº popis s ukázkami n¥který
h soubor· se na
hází níºe. Výstupem modelováníje ry
hlostní a hustotní pro�l v¥tru uloºený do souboru model a základní 
harak-teristiky v¥tru v souboru rota
e. Program po£ítá v jednotká
h CGS.P°i výpo£tu modelu v¥tru se uplat¬uje následují
í postup. Program nejprvespou²tí modul vstup.f90, který na£te vstupní parametry modelu hv¥zdy a mo-delu v¥tru - soubor parametry - a ur£í p°íslu²né parametry zá°ivé síly - souborfor
eMP.dat - podle zvolené efektivní teploty hv¥zdy. Uvedený modul dále do-po£ítává ostatní parametry hv¥zdy a v²e p°evádí do soustavy jednotek CGS. Tímkon£í prá
e modulu vstup.f90. V programu se dále nastavuje sí´, na které sepo£ítá model v¥tru. Poté do
hází k nastavení odhadu hustoty a ry
hlosti v¥tru,p°i£emº se vyuºívá modulu funk
e.f90. Nyní následuje vlastní itera£ní pro
es,který pro pevn¥ zadanou hustotu v¥tru na spodním okraji hledá ry
hlost v¥truna spodním okraji, dokud není nalezeno konvergují
í °e²ení. Pokud pro zadanouspodní okrajovou hustotu itera£ní pro
es nekonverguje, je pot°eba zm¥nit spodníokrajovou hustotu v¥tru nebo n¥který dal²í vstupní parametr. V p°ípad¥ nalezeníkonvergují
ího °e²ení je ur£ena poloha kriti
kého bodu, p°i£emº spln¥ní kriti
képodmínky je moºno ov¥°it v souboru krpod. �e²ení hv¥zdného v¥tru od spodníhookraje po kriti
ký bod je uloºeno do souboru, jehoº název je na£ten z prom¥nnémodel. Poté je op¥t nastavena sí´, jejíº levá okrajová hodnota odpovídá polozekriti
kého bodu. Dále do
hází k nastevení odhadu hustoty a ry
hlosti, p°i£emº propomalu rotují
í v¥try (Ω < Ωswit
h) je vyuºit op¥t modul funk
e.f90, zatím
opro ry
hle rotují
í v¥try (Ω > Ωswit
h) je odhad ry
hlosti vypo£ítán na základ¥ in-terpola
e podkriti
kého °e²ení a následné extrapola
e na nové síti pomo
í modulufito.f90. Po pár itera
í
h je v¥t²inou dopo£ítáno °e²ení od kriti
kého bodu dáleod hv¥zdy, které je uloºeno do souboru s podkriti
kým °e²ením. Nakone
 je vytvo-- 92 -



P�ÍLOHA C. STRU�NÝ POPIS PROGRAMU°en soubor rota
e, do kterého jsou uloºeny základní 
harakteristitky hv¥zdnéhov¥tru.Vstupní souborykonst.f90 � soubor konstant.for
eMP.dat � soubor obsahuje multiplikativní konstanty zá°ivé síly v závislostina efektivní teplot¥ hv¥zdy; první sloupe
 Te�, druhý sloupe
 parametr k,t°etí sloupe
 parametr α, £tvrtý sloupe
 parametr δ.parametry � soubor obsahuje vstupní parametry modelu hv¥zdy a modelu v¥-tru: Te�, R∗, v∞, log g, vrot, β, hmotnostní zastoupení vodíku X, po£et
ykl· st°elby, v0, ρ0, model - prom¥nná obsahuje název souboru výslednéhomodelu v¥tru (max. 5 znak·).40000.0 5.8 2600.0 !-- teff, RHv [RSl℄, vterm [km/s℄4.05 !-- log g100.0 0.8 0.715 !-- vrot [km/s℄, beta, hmot. zastoupeni H30 !-- max po
et 
yklu strelby0.001e5 2.0e-9 !-- sp. okraj: ry
hlost [km/s℄, hustota [g/
m3℄m40 !-- nazev souboru vypo
itaneho modeluvstup.f90 � modul, který ze souboru for
eMP.dat na£ítá multiplikativní kon-stanty zá°ivé síly a parametry hv¥zdy a v¥tru ze souboru parametry, p°í-slu²né veli£iny p°evádí do soustavy jednotek CGS a dopo£ítává ostatní po-t°ebné parametry hv¥zdy a v¥tru.funk
e.f90 � modul obsahuje výpo£et ry
hlosti pomo
í β−zákona a výpo£etgeometri
kého faktoru z°ed¥ní.fito.f90 � modul, který vypo£ítává odhad ry
hlosti v nadkriti
ké oblasti vyu-ºitím interpola
e n¥kolika poslední
h bod· podkriti
kého °e²ení a následnéextrapola
e; pouze pro rota£ní ry
hlosti Ω > Ωswit
h.Výstupní souborykrpod � soubor obsahuje závislost kriti
ké podmínky na vzdálenosti............................25.2700000000001 -2.3476040520272825.3900000000001 -1.8954102494572025.5100000000001 -1.44297682274114- 93 -



P�ÍLOHA C. STRU�NÝ POPIS PROGRAMU25.6300000000001 -0.99603283485090825.7500000000001 -0.54517427635258825.8700000000001 -9.639087819966211E-00225.9900000000001 -0.33687795015096326.1100000000001 -0.81674005632889426.2300000000001 -1.2777170505980126.3500000000001 -1.7447155896119126.4700000000001 -2.2050137725472026.5900000000001 -2.66843788791243...........................model � soubor obsahuje závislost ry
hlosti a hustoty hv¥zdného v¥tru na vzdá-lenosti od st°edu hv¥zdy; první sloupe
 r/R∗, druhý sloupe
 1−R∗/r, t°etísloupe
 vr[km/s], £tvrtý sloupe
 ρ[g/
m3]............................1.012600 0.01244322 1.89039 5.99145E-111.013200 0.01302803 2.20492 5.13068E-111.013800 0.01361215 2.56488 4.40542E-111.014400 0.01419558 2.97456 3.79418E-111.015000 0.01477833 3.43800 3.27884E-111.015600 0.01536038 3.95884 2.84410E-111.016200 0.01594174 4.54008 2.47706E-111.016800 0.01652242 5.18396 2.16683E-111.017400 0.01710242 5.89181 1.90426E-111.018000 0.01768173 6.66401 1.68162E-111.018600 0.01826036 7.49990 1.49244E-111.019200 0.01883830 8.39792 1.33128E-111.019800 0.01941557 9.35558 1.19360E-11...........................rota
e � soubor obsahuje základní 
harakteristiky hv¥zdného v¥tru v závislostina rota£ní ry
hlosti hv¥zdy; první sloupe
 vrot[km/s], druhý sloupe
 Ω, t°etísloupe
 r
rit[R∗], £tvrtý sloupe
 v∞[km/s], pátý sloupe
 Ṁ [M⊙/rok].120.0 0.192 1.0396 2449. 2.035E-07193.0 0.309 1.0414 2352. 2.131E-07248.0 0.397 1.0432 2246. 2.246E-07528.0 0.846 21.5506 608. 3.815E-07
- 94 -
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