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1 Uvod

1.1 Pro¢ zrovna fyzika horkych hvézd?

Studium horkych htzd je vyzkumnym zasmem skupiny, k niz se pa &tSina astrofyzilt
Ustavu teoretické fyziky a astrofyzikgfPMU v Brng, jmenovit pak Jii Krticka, Zderk Miku-
lasek, Jan Janik, Viktor Votruba a Miloslav ZejBgzika horkych hézd ma vCesku a na Slo-
vensku letitou tradici, je s kym spolupracovat. Narénomickém Ustavu AYR v Ondejow se
horkymi hwzdami zabyva di Kubat, Adéla Kawka, Pavel Koubsky, Daniela &ova a Stani-
slav Stefl, na AsU v Praze pak Jan Palouga$hlerova, Bruno Jungwirth a dali. Na Astrono-
mickém ustavu Univerzity Karlovy v Praze Petr HaremnMarek Wolf a Pavel Mayer. Na
Astronomickém Ustavu AV SAV v Tatranské Lomniciéiat oblasti spolupracujeme zejména
s Jurajem Zverkem, Jozefem #i¥skym, Janem Budajem, Ladislavem Hricem, Augustinem
Skopalem, Drahomirem Chocholem, Theodorem Priballdartinem Vékem.

Projekt vyzkumu horkych Rzd tak zachycuje hlavni smvyzkumu v oblasti stelarni ast-
ronomie. Je proto logicke, Ze i bakalkéé, diplomové a disettai prace na zdejSi univerzit
budou na problematiku vyzkumu horkychéha a dvojhézd s horkymi komponentamigd-
nostré zangreny.

1.2 Definice horkych hvézd

Prad vibec zavadime pojem horkychdad, a co je jeho obsahem?ii® se hézdy ctlily na
hvézdy rané (early) apozdni(late), gicemz dlici ¢aru tu tvdilo naSe Slunce. Terminologie
vyplyvala z dnes jiZ fgkonané fedstavy h¥zdného vyvoje, kdy hizda na scénu vstupovala
jako horky objekt, ktery postupetasu chladnul. Hszdy teplejSi nez Slunce, tedydady rane,
by tak nEly byt mladSi nez Slunce, zatimco chlg@n pozdni typy h¥zd se jiz dostaly do po-
spektroskopie, i kdyZ je jasné, nikdo nepochybuje, Zejuywézd probiha zcela jinak.

Dé¢leni na horké a chladné dndy v zasaél vychazi z kvantitativnich a kvalitativnich cha-
rakteristik, zejména pak ¥$iho chovani hszdy. Hwzda je charakterizovana zejména svou
hmotnostiM, z&ivym vykonemL, polomérem fotosféry, neboli téasti svrchniclEasti h¥zdy,
odkud vychazi podstatn#st hwzdného s#tla, R, povrchovym graviténim zrychlenimg a
efektivni teplotoule. Mezi €mito charakteristikamiitom plati grevodni vztahy, nap

L=0T; 471R?, g :K%,
kde o je Stefanova konstanta,= 5,670-1¢ W m? K*, « je gravit&ni konstantasx =
6,6742-10* m® kg s%

Rozdleni hwzd na horké a chladnédifom Ize provéstizre, v zavislosti na tom, na které
vlastnosti h¥zd se zarrime. Hranici Ize ovSem vést i zcela &leé) nagiiklad postulovanim &
lici efektivni teploty. Nicmé# piesto by bylo Zadouci, kdyby ongéleni odrazelo &aky rys,

v némz se od sebe chladné a horkézaly liSi kvalitativrié. Vzhledem k tomu, Ze veSkera diag-



nostika h¥zd se opira o rozbor i&ni vychazejici z WjSich vrstev hezdy, zda se byt nejjpo-
zergjSi poohlédnout se pajakych charakteristikach, tykajicich sejdich vrstev hezd.

Onim kritériem niZe byt existencéi neexistence Rszdné aktivity slunéniho typu, speci-
alré pak vyskyt aktivnich oblasti v povrchovych vrstvdmiizdy, které jsou podmény gene-
raci a naslednym rozpadem lokalnich magnetickych. [®tim v8im dale souvisi vyskyt
chromosfér, korén slugaiho typu a vSechdanych, vicesi mére prechodnycki kratkodobych
projevii hwézdné aktivity jako jsou fotosférické skvrny, erupce@tyberance a kokeeé i vSeo-
becr& pomalejSi rotace chladnych drd. Tyto vlastnosti jsou charakteristické pro chladné
hvézdy, zatimco pro hizdy horké jsou typické klidné atmosfeéry, vyskyt stabthnglobalnich
magnetickych poli a nejenejSi projevy pomalych procész&ivé difuze, vedouci az k jevu
chemicky pekuliarnich hzd ¢i zarenim urychlovanych lzdnych étra.

Ukazuje se, Ze je to pré&efektivni teplota, ktera hrajedwjici roli nejen ve stavu ked-
nych atmosfér, ale i ve stavu podpovrchovych vrstev, které nefsstugmy pimému pozo-
rovani. Na teplat hvézdy pak zavisi zejména, zda se tok energie proudici z ni¢zlyndo
prostoru v subfotosférickych vrstvach buderset pevazi zé&enim (teplejsi htzdy) nebo
spiSe konvekci (lzdy typu Slunce a chlagj$i). U hwzd, kde se v malé pinlednosti¢as-
tecné ionizovaného htzdného vodiku f@nasi energie konvekci, jsou&si vrstvy v pohybu,
v jehoZ disledku se tam generuji mohutna lokalni magnetick& pole a v atebsézdy sle-
dujeme celodadu projew hvezdné aktivity.

Rozhrani meziémito tzv. horkymi a chladnymi Rzdami je porarné ostré, probiha zhru-
ba u spektralniho typu F2ili kolem efektivni teploty 7000 K. Slunce je takdi@no mezi
chladné h¥zdy, Sirius, Deneb a Vega jsou palegstaviteli horkych hizd. Ve spektrélni
klasifikaci zasahuje oblast horkychdad do spektralnich typWR (WN3-8 a WC 5-9), O
(03-9.5), B (B0-9.5), A (A0-9) acasti F (FO-2). Hranici 7000 K Ize ztotoznit s barevnym
indexem B-V) cca +0,35 mag.

1.3 Charakteristiky r iznych typa horkych hvézd a jejich vyvojovy status

Horkych hwzd je ve srovnani s Bedami chladnymi ve vzorku nejblizSichdad neporsrné mé-
n¢é, coz nazoré doklada teba Hertzspruniy-Russeliv (H-R) diagram h$zd z bezprogedniho
okoli Slunce ziskany druZzici Hipparcos. Na diagraenpatrno, Ze nejvice horkychdad nacha-
zime v oblastiizré vyvinutychhvezd hlavni posloupnogtiopulace |, dale jsou tu pativili trpas-
lici vytvaiejici jistou posloupnost v oblasti nizkych potwtn Na diagramu je pouze jedingleobr
raného spektralniho typu a je tu nazhakizontalni ¥tve hvézd populace II.

Z davodia malécetnosti zfisobené kratkou doba Zivota zde zcela €fiytorci podtrpasli-
ci tzv. héliové hlavni posloupnogfposunuta u¢i bézné hlavni posloupnosti o jednu azdv
magnitudy smrem k niz§im jasnostemYVolfovy-Rayetovy lazdy a jadra planetarnich mi-
hovin, které se row¥ mezi horké hézdy paitaji.

Celkow Izeftici, ze horké hézdy predstavuji dosti nesourodou &siti hwzd s fiznou hmot-
nosti, stdm i predchézejici historii. Celkovy obraz dale komplikbprké slozky dsnych
dvojhwzd, jejichz vlastnosti byvaji @éas drasticky déeny genosem latky mezi komponentami.



Nicmérg, pokud bychom studovali vzorekch nejjasgjSich hwzd na obloze, pak jsou
tam horké h¥zdy zastoupeny vyznamnymi &wa mtinamil) Ve je pochopitekh disledek
vybérového efektu, ktery v zastoupenic¢hd na obloze sikhzvyhodiuje hwzdy s vysokym
z&ivym vykonem. Podrobiji v podkapitole o vyBrovém efektu.
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) Tento fakt byl jednim zitvodi, pra: se ¢eskoslovensti astronomové na studium horkyctzdhvzangfili.
Cheli-li totiz ziskat vlastni pozorovaci materiatigtroji, které néli k dispozici, museli se nuéhomezit na
hvézdy s dostatse velkou jasnosti.



Hvézdy a sloZzky dvojhgzd se do oblasti horkych éd mohou dostat viznych stadiich svého vyvoje.
VS8e zAvisi nejen na jejich gateini hmotnosti dotynych hwzd, ale i na obsahwiASich prvik a
v piipact sloZek dvojhézd jeSE na vlastnostech druhé sloZky a orbitalnich chargtikach soustavy.

V nasledujicich podkapitolach je vzdy uvedenacstiucharakteristikaifslusného typu hor-
kych hwzd a jeho vyvojovy statustipemz jednotlivé typy horkych Red jsou za sebouiseeny
podle pokrgilosti stadia vyvoje konkrétni kzdy nebo h¥zdné dvojice.

1.3.1 (Herbigovy) Ae/Be hwzdy
jsou pongrné vzacné nepravidetnpromenné h¥zdy spektralnichitd A a B, v jejichZ spekt-
rech nachazime emisédry vodiku a dalSich prik Na HR diagramu nachazime tytochgy
vpravo od hlavni posloupnosti — v oblasti tzv. podohlde o h¥zdy o hmotnostech nad
1,5 M,, které jsou ve stadiu gravit@iho smrsovani, jez pedchazi vstupu Rzdy na hlavni
posloupnost. Vyvojo¥ jsou to tedy analogie kzd typu T Taurity ,pravé” hwzdy typu T
Tauri jsou ovSem chladné &dy spektralniho typu G a K). xdy jsou to vzacné, nebo
sama faze Ae nebo Be dndy je z astronomického hlediska velice kratkagamdji byvaji
nalézany v asociacich OB. Pédam je také v roce 1960 objevil G. H. Herbig, gona byly
pojmenovany.

BF Or (A5): SW No. B5, LW No. 106
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Ultrafialové spektrum relativhchladné Ae hézdy BF Ori aspektralniho typu A5 s velmi vyraznymi
emisnimicary vodiku (lo) afady €ZSich prvki.

1.3.2 Horké hvézdy hlavni posloupnosti

Mezi horkymi hwzdami jsou nejp&etnsji zastoupeny hézdy hlavni posloupnosti o
hmotnostech &Sich nez cca 1,35 M Tyto hwzdy z&i takka vyhrad@ na &et energie
uvolnéné termonuklearnimi reakcemifi pichz se v centralnéasti hwzdy postupa meéni
vodik na helium, a to n&gsgji prostrednictvim tzv. CNO cyklu. K vlastnimu jadernému ho-
feni dochazi ve s&du konvektivi se promichavajiciho centrainiho jadra, jehoz chemické
sloZeni je prakticky homogenni. Jak patrno z HR diagramu. neni hlavauposkt reprezen-
tovana absoluthtenkoucarou v ploSe. Hézdy se vyvijeji — zé&naji jako h¥zdy hlavni po-
sloupnosti nulového stia(ZAMS) a korgi na konéné hlavni posloupnosti (TAMS).
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Mezi jasné horké Rszdy hlavni posloupnosti doy¥ 2,00 mag pét Sirius (A1, M, = +1,43
mag), Vega (A0, +0,58 mag), Achernar (B3, -2,76 mag), Altair (A2%BHag), Fomalhaut
(A3, +1,73 mag), Regulus (B7, -0,53 mag), Alkaid (B3, —0,59 mag), delta Velorum (A1 +0,02
mag) a Castor (Al, +0,99 mag). VSiém si, Ze standardmebyvaji absolutni ldzdné veli-
kosti €chto hw¥zd nijak oslnivé, zde proti vipovému efektu jde skutaost, Ze s klesajici
teplotou zastoupeni Bxd hlavni posloupnosti nista.

Charakteristiky h¥zd hlavni posloupnosti jsou v prvérilpizeni ugeny hmotnosti hiz-
dy, pricemz p@atesni chemické slozeni (hlagrhmotnostni zastouperiZSich prvk 2), rota-



cedi st&i hvézdy jsou efekty druhéhiadu. Nasledujici tabulka uvadfedini hodnoty vetin
pro vybrané spektralni typy.

Sp|  T/K) M/M, RR,  MJmag  log(L/Ly) loggems) o /kg m’®
06 | 42000 32 9,9 -5,4 5,4 3,95 41
08 | 35500 22 7,5 -4,8 4,9 4,00 73
BO | 30000 14,5 5,8 -4,0 4,4 4,05 100
B2 | 23100 8,5 4,3 -2,4 3,7 4,10 15(
B5| 15500 4,4 3,0 1,2 2,7 4,10 23(
AO 9 400 2,25 2,1 0,65 15 4,15 35(
A5 8 000 1,85 1,85 1,95 1,2 4,20 42(
FO 7 200 1,50 1,55 2,7 0,75 4,25 560
F5 6 450 1,35 1,40 3,5 0,50 4,25 660

Pro horké h¥zdy hlavni posloupnosti zje¥rplati, Ze se viistajici hmotnosti monotosn
roste jejich gedni efektivni teplota a polam zatimco povrchové gravitai zrychlenig,
stejre jako pimérna hustota hszdy, s rostouci hmotnosti klesaji.

Horké hwzdy hlavni posloupnosti ve vSeobecnosti pow rychle rotuji. | vtom se vyraz-
n¢ liSi od chladnych hizd hlavni posloupnosti, jejichZ typicka r&é rychlost je aad i o dva
fady nizsi. Znaméadu horkych hezd, jejichz ekvatorealni ratai rychlost se blizi kritické
rychlosti, kdy se z rovnikovych oblastidzdy z&ne rozstikovat hmota do prostoru. Nejrychle-
ji rotuji hvézdy spektralniho typu B5-8V —{onér: 230 km/s. Od tohoto maxima rychlost klesa,
pro hwzdy typu F5 dokazuje uz je 30 km/s. Jistou vyjimku njieaik rychle rotujicimi horky-
mi hvézdami edstavuji chemicky pekuliarni éxdy vSeho druhu, u nichZ je pomala rotace
ziejmeé i nutnou podminkou k tomu, aby se u nich jev chemiakémalie svrchnich vrstev
hvézdy dostateéné rozvinul.

Pomala rotace u chlagsich hwzd hlavni posloupnosti nejspi$ souvisi se zvySenou akti-
vitou hwzd, jejimz prosednictvim se htzda dostava da@snéjSiho kontaktu s w)Sim okoli,
jemuz odevzdavaast sveého momentu hybnosti, a také s delSi dobou Zivéthw tomto
stadiu — h¥zda prost ma dostatekasu, k tomu, aby se zabrzdila.

1.3.3 Proménné typu é Sculti

jsou radialg i neradialg pulzujici hwzdy hlavni posloupnosti spektralniho typu A0 — F5.
Nachazeji se v mistech HR diagramu, kde pas gnilzeestability protina hlavni posloupnost.
Swtelné Kivky proménnych h¥zd typud Scuti maji amplitudy od 0,003 mag do 0,9 mag,
periody zn&n jsou 0,01 az 0,2 dne. Tvaregsiné Kivky i amplituda se gasem obvykle sika
meni. Je to dsledek skuténosti, Ze se zde vedle sebe ufplg hned Bkolik pulzainich peri-
od, hwzda pulzuje satasre v nekolika modech. Vzhledem k tomu, Ze tyto periody se od sebe
zpravidla @ilis nelisi, mizeme ve sitelné Kivce pozorovat razy, obdobi zvySené amplitudy,
né¢kdy mohou setelné znény nacas vymizet.
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Fig. 1. Multisite photometry of 63 Her obtained on three continents during the 1990 campaign. AV is defined to be the magnitude difference
(variable - comparison star) normalized to zero. The fit of the three-frequency solution derived in Sect. 3 is shown as a solid curve
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Svételna kiivka extrémné kratkoperiodické pulzujici hvézdy BL Camelopardalis ziskana
béhem jediné noci! (a). Hvézda. jez ziejmeé pulzuje ve dvou nesoudélnych periodach s riznou
amplitudou svételnych zmén je proménnou typu SX Phoenicis, ktery je novym podtypem
hvézd typu multiperiodicky oscilujicich hvézd typu & Scuti. (b) Zakladni perioda BL Lac je
0.0390979777(37) dni (cca 58 minut). V0éi ni je vyneseno 1059 pozorovani pofizenych v 17
nocich v obdobi listopad 2001 az biezen 2005 fotometrickym dalelohledem Astronomickeho
ustavu UK v Ondiejove ve filtru 7 a R (Cerveny). Vsimnéte si, ze amplituda svételnych zmén
v Cervené barvé je mensi nez v barvé zlutozelené. Zmény tvaru svételné kiivky zpiisobené
oscilacemi v druhé zminéné periodé se projevi tak, ze misto ostré spojité fazové zavislosti
pozorujeme jisty vicemeéné rovnomerné $iroky pas pozorovani.
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Poloha rkterych tyg pulzujicich prominnych hwzd populace | na HR diagramu vztazena k hlavni
posloupnosti nulového sfakde jsou vyzn&eny i hmotnosti hézd. Mezi horké h¥zdy se Bzn¢ pogi-
taji proménné h¥zdy typus Sct,3 Cep, RR Lyr a pulsujici bili trpaslici typu ZZ Cet.

1.3.4 Proménné typu 3 Cephei

jsou pulzujici horké hszdy horni¢astihlavni posloupnosti v Uzkém rozmezi spektralnichityp
B0-B2, které vykazuji s¥elné znény o amplitud 0,01 az 0,3 mag a zmy radialnich rych-
losti, vSe s periodou 0,1 az 0,6 dne€ivKy swtelné a kivky radialnich rychlosti jsou proti
sokE posunuty octvrt periody: maximalni jasnost odpovida minimalnimu palama maxi-
malni teplok. VSe je to dsledek pulzaci, jez byvaji jak radialni, tak neradialni.

Pricina udrzeni pulzaci se paila najit teprve nedavno — podabjako u cefeid i vachto
hvézdach dochézi k akumulaci prostupujicfizé energie, jenze zde je touto aktivni vrstvou
vrstva neplihledna v dsledku fotoionizace prukskupiny Zeleza.

1.3.5 Bj[e] hvézdy

Charakteristikoudchto pongrné vzacre se vyskytujicich hszd jsou znamky existence oko-
lohvézdné prachové obalky a vyskyt silnych zakazanych emisiaick nizSim stugim exci-
tace. Ozn&eni B[e] pro tento typ Rszd poprvé uvdomele pouzil Wackerling v roce 1970.
Hvézdy tvai dosti fiznorodou skupinu s nevyhr&rym vyvojovym statusem, obsahujici tak
odliSné typy objekt jako jsou h¥zdy hlavni posloupnosti, vyvinuté proto-planetarni mlhovi-
ny s nizkou hmotnosti i hmotné veleobry v pa@igm stadiu vyvoje. Historie jejich vyzkumu
je o dost kratSi neZ historie studia klasickych Bé&zbv Prvni zpravu o nich zanechal Geisel
v roce 1970, ktery pozoroval éxdy s nizko excitovanymi emisemi. V téze ddackerling

a Ciatti et al. (1974) si roed vSimli existence skupiny horkych objékjejichz spektra byla
abnormalni v tom, Ze obsahovala zakazsmg v emisich.
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Hlavni charakteristiky B[e] hizd shrnul Zickgraf (1999) takto: silné emisidiry Balme-
rovy série, dovolené emistédry s nizkou excitaci, zejména pak iontu Fe Il, zakazang[Fe
[l] a [O 1], byvaji giitomny icary s vySSim stugm ionizace, nap [O IlI], [He I}, rozdéleni
energie v optickém a ultrafialovém oboru je obdobné jakoézddch ranych tyjpa konéné
silny prebytek z#&eni v infr&erveném oboru, ktery 8déi o existenci relativé horké pracho-
vé okolohwzdné obalky o teplét500 az 1000 K.

1.3.6 Obii a veleol¥i populace |

Na HR diagramu hizd populace | v prostoru vpravo od hlavni posloupnosti (luminozitni
tiéidy V) nachazime postupnest podobry (1V), obry (lll a Il) a veleobry (Ib a la). Jedna se
vesnes o porndrné hmotné, chemicky nehomogennichdy v pokr@ilejSim stadiu svého vy-
voje. V &chto hw¥zdach je vodikové palivo v centralni¢hstech h¥zdy jiz vycerpano, jejich
vykon je vSak i nadale zafidvan vodikovymi TNR probihajicimi ve slupce obepinajici vyho-
felé heliové jadro, vémz mohou existovat i dalSi aktivni oblasti, kde se energienupol

v disledku postupného spojovanim héliovyckzsich jader az po Zelezo.

Vyvojové stopy HR diagramu modehvézd o hmotnosti nad 11 Slunci jsou pgong jed-
noduché: h¥zda svou zivotni drahu &ma jako chemicky homogenni drda hlavni po-
sloupnosti nulového stia kdy za&ina spalovat zasoby vodiku v centralnich oblastech. Po
jejim vycerpani se vicemérklidné zazehnou dalSi jaderné zdroje. Po celou tu dobuiseg/ za
vykon hwzdy prakticky nerdni, hwzda se vSak postuprzvétSuje. Znamena to, Ze jeji efek-
tivni teplota pozvolna klesa. Tim se sniZuje i grawitazrychleni na povrchu kedy, coz
znamena, Ze z kezdy sndze unikd hmota priednictvim h¥zdného ¥tru.

Proces obruSovani ¥8ich ¢asti veleoti hvézdy dokaze zvrétit i sén dosavadniho vyvo-
je — polongr hvézdy se zé&ne zmensSovat, zda se z oblasti chladnych veleblnize vratit
zpst do oblasti horkych veleobr Vyvoj hmotné h¥zdy byva nasila pierusen, tim Ze Rzda
vzplane jako supernova typu Il i{pad h¥zdy Sanduleak —69°202), cemuz dochazi
v dasledku viceméhnezavislého vyvoje vritbich partii hézdy.

Spekt- \% i I

UMMM, | RR, | Vie | MM, | RR, | Vie | MM, | RR, | Vi
06 37 10 40 25
08 23 8,5 200 28 20 125
BO | 17,5 7.4 170 20 15| 120 25 30 10(
B5 59 3,9 240 7 8| 130 20 50 40
AO 2,9 2.4 180 4 5| 100 16 60 40
A5 2,0 1,7 170 13 60 38
FO 1,6 15 100 12 80 30
F5 1,4 13 30 10 100| <25

VSeobecn plati, Ze pro danou efektivni teplotu jeigg vykon primo ungrny ¢tverci polo-
méru hwzdy, tedycim weétsi je zdivy vykon (absolutni jasnost) Bzdy, tim je h¥zda roz-
merngjSi. Polongry veleobfi jsou tak vzdy wtSi polongry obni téZe teploty, a ty jsou zase
vétSi nez polordry hwézd na hlavni posloupnosti. U horkychéld jsou rozdily v rozirech

a vykonech h¥zd riznych luminozitnichiid od la do V nevyznamné, prohlubuji se az u
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chladrgjSich hwzd. TakZe zatimco u spektralniho typu O5 jsou velgeh o 0,7 mag jasir

Si nez h¥zdy hlavni posloupnosti, u FO tento rozdildii typicky 9 magnitud! U veleolir
pak plati, Ze pologry hwézd s klesajici teplotou rostou, udad hlavni posloupnosti je tomu
vSak pra¢ naopak! Viz tabulka. Rotai rychlosti horkych obich a veleotich hwzd jsou
dctyhodné, nicménnejsou tak velké jako rychlosti ésd hlavni posloupnosti téZe teploty,
coZ je koneén¢ prirozene, uvazime-liatSi roznéry téchto hwzd.

Z hwézd jasrjSich nez 2,00 mag vybirame tytorbh veleobi horké h¥zd (&tSina z nich
lezi na jizni h¥zdné obloze): Canopus (FO Il, -5,6 mag), Rigel (B8 la, -6,8 mag),rHada
(B1 I1ll, -5,4 mag), Mimosa (B0,5 l1ll, -3,9 mag), Deneb (A2la, -8&ghm Acrux (B0,5 IV —
3,6 mag), Adhara (B2 1l —4,1 mag), Bellatrix (B2 Ill, -2,7 mag), EtIN@7 1ll, -1,4 mag),
Miaplacidus (A2 IV, -1,0 mag), Alnila (BO la, -6,4 mag). Je patrmotato skupina hézd je
v praméru podstatty z&iveéjSi nez horké hszdy hlavni posloupnosti — je to vskutku dano
predevsim vybrovym efektem.

1.3.7 Zarivé modré proménné hwzdy

ozna&ované nejastji jako LBV stars
(Luminous Blue Variable stars), jsou
vesngs velmi hmotni horci veledb Jejimi
typickymi predstaviteli jsoun Carinae,
P Cygni, S Dor. Jsou to nestabilnichdy,

u nichz nepravideth dochazi k vyronu
hmoty. Tyto epizody jsou doprovazeny
zvySenim jasnosti. Kolem bzd se pitom
tvofi rozmerné, husté a relatiénchladné
obalky s efektivni teplotou 8000 az 9000
K, které zpisobuji to, Ze se kedy jevi
jako veleoli spektralniho typu A.
V klidové fazi promgnnosti pozorujeme
Vv jejich spektrufadu emisnicktar H, He,
Fe, i zakdzanéary Zeleza [Fe]. RozloZeni

energie ve spektru a vyskyar dokazujii,  gipolami mihovina Clovicek (Homonculus)
Ze uvnit okolohwzdnych obalek se nacha- obklopuiici notorickou LBV hizdun Carinae
zeji z&ivé hwzdy s povrchovymi teplota- Fotografie z HST.

mi cca 20 000 az 25 000 K.

1.3.8 Wolfovy-Rayetovy hwzdy
Wolfovy-Rayetovy hézdy jsou pokrsilym vyvojovym stadiem h¥zd ¢i dvojhvézd o p@a-
tecni hmotnosti ¥tSi nez 40 Slunci. Charakterizovany jsou zejména svym neobvyklyr spek
rem, jeZ obsahuje silné emistary které vznikaji v okolohtzdné obdélce Zivené prudkym
hvézdnym \&trem. Existuji fi typy WR hwzd: WN, kde pevladajicary ionizovaného hélia a
dusiku, WC, kde nachazintary hélia, uhliku a kysliku a kot fidce zastoupeny typ WO
s velmi silnymicarami kysliku. Neobvykla spektra WR dad jsou nejspiSetdledkem che-
mické anomalie latky postihujici cely &&i obal h¥zdy etrg rozsahlych atmosfeér.

Globalni charakteristiky Wolfovych-Rayetovychdad jsou velice nejiste, nebavelmi
nejista je i sama interpretace jejich bizarniho spektrastiigolonéry hvézd lezi v intervalu
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2 az 20 R, efektivni teploty jsou velmi \gpké: 30 000 — 70 000 K, rychlosti ¢érdného wt-
ru jsou 1000 aZ 3000 km/s, velmi podstatna je ztrata hmotyinez0° az 10* M /rok!

1.3.9 Horci podtrpaslici

Obk¢as pozorujeme néftiS hmotné horké hizdy s vysokym zastoupenim hélia, které jsou
vzhledem ke své efektivni tepto(az 20 000 K) slabSi nezZ ¢mdy hlavni posloupnosti
v bé¢Zném slova smyslu. Hedy se gkdy chapou jako prodlouzeni horizontaldtwe obki do
oblasti vysokych povrchovych teplot. Ekdam se ovSerdastji fika horci podtrpaslici nebo
héliové h¥zdy. Soudime, Ze tyto stalice jsotistusniky tzv. héliové hlavni posloupnosti,
kterd je mnozinou vicéi méné chemicky homogennich bxd s nedostatkem vodiku. Do to-
hoto stadia hézda miZze dojit v disledku pedchoziho vyvoje — néiklad pisobenim silného
hvézdného ¥tru, ktery z ni odvane prakticky komplétjeji vodikovou obalku, neboripvy-
Voji v tésné dvojh¥zdé s penosem hmoty mezi sloZzkami.

V centru héliové hezdy se spaluje hélium na uhlik a kyslik. Vzhledem k tomu, Ze tyto re-
akce nejsou nijak energeticky efektivni, probih&a vyvoj heliovyatzdivelativig rychle, rych-
leji, nez by odpovidalo jejich hmotnosti.

1.3.10Jadra planetarnich mlihovin

Tyto extrem®d horké h¥zdy (20 000 az 250 000 K, typicky ale 70 000 K) se nachazeji zpra-
vidla v centralnicitastech planetarnich mihovin. Jde o objekty, které jsou vyvojovym mezi-
clankem mezi vyvinutymi AGB hizdami a horkymi bilymi trpasliky. Jadra planetarnich
mlhovin sestavaji z hustého elektronalegenerovaného uhlikokyslikoveého jadra o hmotnos-
ti kolem 0,6 M,, obtazeného tenkou héliovou slupkou &j®hatmosférou bohatou na vodik.
Nedavno ztratily podstatnatést své hmoty odhozenim planetarni mlhoviny rychlogdtohn
ka desitek km/s.

Spektrum je typu WR, O, Of apod., polémy od 0,005 do 1,5 R Ultrafialove zéeni
Z jader planetarnich mlhovin budi kieaitidky plyn planetarnich mlhovin, kteréiz@revaz-
né v emisnichtarach vysoce ionizovanych idna vodiku.

1.3.11Bili trpaslici

Bili trpaslici jsou horké kompaktni éxdy se slungnimi hmotnostmi a rozeny planet zemské-
ho typu. Jejich gedni hustoty jsodddow milionkrat Wtsi nez dedni hustota Slunce, tedy asi
10° kg M, Z v&t3i sasti jsou tveeny elektrono¥ degenerovanym plynem, ktery je s to vyito
Vv nitru €chto hwzd potebny gradient tlaku, jimZ Kzda vzdoruje své vlastni gravitaci.
Prvnimi objevenymi fedstaviteli tohoto typu objektv zawrecné fazi svého vyvoje byly
bili trpaslici 40 Eridani B a Sirius $.Tyto hwzdy raného spektralniho typu jstazeny mezi
bilé hwzdy — odtud ,bili“ trpaslici. Pozji byly objeveny Zhawjsi, ale i chlad§Si hwzdy

%) Sirius B byl objeven 1862 jako vedlejsi sloZzkgjasesjsi hwzdy hwzdné oblohy Siria optikem Alvanem
Clarkem. Existence pivodce vSak byla fgdpo¥zena uz v roce 1834émeckym astronomem a matematikem
Besselem na zakladozboru vlastniho pohybu Siria A. Efektivni teplgiraktickydist¢ vodikové atmosféry
(horni hranice He/H = 2 -1 Siria B¢ini (25 19@40) kelvini, povrchové zrychleni log = 8,56+0,01. Parala-
xa, zjis€na druzici Hipparcost = (0,37920.0016)", spoléné s novodobymi astrometrickymi daty vede
k odhadu hmotnosti Siria B4 = (0,9%0,01) M, a polongru hwzdy: R = (0,0085%:0,00001) R (Barston a kol.
2005, MNRAS 362, 1134).
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tohoto typu. S tim, jak budou tyto érdy chladnout, stanou se postéprezdivymi , cernymi
trpasliky*.

Spektra bilych trpaslikse jiz na prvni pohled liSi od spekter jinycheid, byt stejného
spektralniho typu. Charakteristické je silné rgesicar tlakem a mohutny gravitai ¢cerveny
pPoSuvAA/A o™ Cerveny posuv je vysledkem ztraty energie fotonu nucepémnat silné
gravitani pole, |ze jej vSak téZ interpretovat jako ,na@bye vzdalovani bilych trpasfik od
mista pozorovatele. Statisticky dochézi kedtiimu excesu o velikosti 54 knd.sP znamé
zavislosti polondru na hmotnosti, Ize z této wéhy odvodit jak stedni hmotnost bilych trpasli-
kii: 0,56 M, tak i odpovidajici edni polondr tohoto typu h¥zd, kterycini 8 800 km.

Chemické slozeni atmosfér bilych trpaslijk velmi nezvyklé. Z tohoto hlediska pozoru-
jeme rekolik spektralnich typ bilych trpaslik: DA — atmosféry bilych trpaslikiohoto spek-
tralniho typu jsou sloZenyisté z vodiku. Pokud se zde setkdvameZzsimi prvky, pak je
jejich zastoupeni desetkrat az stokrat mensi nez vecsliuagnosfée. Tento fakt se ovSem
vztahuje jen na tenkou atmosféru, pokud by byl vodikovy cely bily tkpgigl davno by ter-
monuklears explodoval Ridéeji se setkavame s bilymi trpasliky, jejichZz atmosféoy js/o-
fenycisté heliem (typ DB ¢i jinymi prvky.

Pozorované chemické rozdily ve sloZzeni atmosfér jsou vysledkedechmziho vyvoje a
dlouhodobého {sobeni silného gravitaiho pole (10 gy) V relativre klidné a tenké atmosfe-
fe. Za tchto podminek dochazi k chemické diferenciaci latky tak, z& [atwky vyplouvaji
na povrch a vytv@ji pak faleSnou informaci o chemickém slozZeni bilych trpasPlokud u
n¢kterych bilych trpaslik v disledku gedchoziho vyvoje byly odvrZzeny veSkeré zbytky oba-
lu obsahujici vodik, pak se povrch dostane helium. Neni-li zde pak ani tayvajogtilezitost
i dalSi prvky skupiny uhliku.

U nekolika desitek bilych trpaslikbyla pozorovana silna polarizaceresdi (u polait) pi-
sobena silnynmagnetickym poleppodobri jako Zeemanovo roziieni spektralnictiar.
Indukce pozorovanych magnetickych poli jsou nezvykle vysol@éaﬂmd’ tesh. Nekteri bili
trpaslici vykazuji rychlé s\telné oscilace téhoz typu, jaké pozorujemerikigd u cefeid.
Hlavnim rozdilem tu j&asova Skala stelnych zn¢n — periody &chto pronénnych bilych
trpasliki se pohybuji mezi Ttz 10 s.

1.3.12Proménneé typu ZZ Ceti

jsou neradial& pulzujici bili trpaslici nachazejici se na prodlouzeni pasu néstaBiriody
pulzaci¢ini 30 s az 25 minut, $telné zngny 0,001 az 0,2 mag. Obvykle pulzuji gasré
v nékolika blizkych periodach. Znamo je zatim jefkolik kusi.

1.3.13Horizontalni vétev obri populace |l

Hvézdy populace Il v naSi Galaxii se vyzod relativre nizkym obsahem priktéZzSich nez
helium ¢ < 0,01) a vSeobe¢nvyssim stim nez h¥zdy populace |. Hmotnosti kzd popu-
lace Il, které jsou v aktivni fazi svého zivota, nebyv&igivnez 0,8 M. NejteplejSimi heézdy
populace Il jsou Pslusnici tzvhorizontalni ¥tve obe: (HB — horizontal branch), jejiz modry
okraj vyjime&n¢ zasahuje az k 10 000 K. NejteplejS&hdy horizontalni ¥tve jsou sodasré
nejmért hmotné — 0,5 N, smerem Kk \&tvi cervenych ohi stedni hmotnosti htzd naftistaji,
az do 0,8 M. Z&ive vykony h¥zd na horizontalni &tvi jsou zhruba stejné — cca 8Q,Lcoz
tedy znamena, Ze jejich polény se smdrem k modrému konci zmenSuiji.
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Schématicky HR diagram zachycuijici typickou kulovogZaokupu tvéenou vesrs hwzdami po-

pulace Il. V oblasti chladnych Bzd je dobe definovana hlavni posloupnost ukena tzv. bodem
obratu, na &Z se napojuje &ev podobii prechazejici ve &tev éervenych ohk. Na ni je hapojena tzv.
asymptoticka dtev prechazejici v horizontalniétev sestavajici zpravidla ze dvou eélshych casti.

V prodlouzeni hlavni posloupnosti jsou patrni ificapozdilci (blue stragglers). Upirnvievo dole je

oblast osidlena bilymi trpasliky.

Naiadk HR diagrani vétSich skupin hézd populace Il, jakymi jsoddba kulové h¥zdo-
kupy, nepozorujeme horizontalnétev kompletni, alefeba jen Bkterou jejicast, casto je
horizontalni ¥tev preruSena, a mluvime pak o jeji tepléfiia a chladwjsi castiHBb.

Evolueni status h¥zd horizontalni ¥tve obi predstavoval pro teoretiky Bzdného vyvo-
je tvrdy aisSek. Je tejmé, Ze se vesin jedna o hézdy s mivodré slun&ni hmotnosti a mensi
v pokratilém stadiu jejich vyvoje, kdy se v nich jiz zazehlo hélium v énich ¢astech
hvézdy a soubZzré tu ovSem existuje dalSi zdrojdmndné energie — spalovani vodiku na héli-
um. Vodik zde hid ve velice tenké slupce obklopujici vykté héliové jadro. Hizdy hori-
zontalni ¥tve musely Bhem svého fedchazejiciho vyvoje (n&jklad v momentu héliového
zablesku, i némz se v nich zapalilo hélium) utifpcitelnou ztratu hmoty,ipnichz @isly o
vngjSi ¢asti svéidké, na vodik bohaté obalkgim dikladnsji tak byly svého vijSku zbave-
ny, tim jsou mensi a séasré teplejsi. Stav hszdného nitra, vé&mz se uvaluje energie, tim-
to dkjem nebyl nijak poznamenan, coz vcelku Whkyje skuténost, Ze zavy vykon hwzd
zde na celkové hmotnosti v podstaezavisi.

1.3.14Proménné typu RR Lyrae

Uprosted horizontélni &ve, v mistech, kde se protina z tzv. pasem puisaestability se
setkdvame s radialrpulzujicimi hw¥zdami typuRR Lyrae- jde o h¥zdy spektralniho typu A
az F, jez jsou téz nazyvany kratkoperiodické cefeidy, cefeidy popula Periody maiji
vintervalu 0,2 az 1,2 dni, amplitudy 0,2 az 2 mag. Rrom@ jsou tvary sttelnych Kivek a
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ob¢as i periody. Maximum expanzni rychlosti odpovida maximu jasndstizdy typu RR
Lyrae Ize pouzit jako standardyi gtanovovani vzdalenosti éednych soustav, nebwSech-
ny maji zhruba tutéz igdni absolutni Rzdnou velikost My = 0,7 mag). S vyhodou se tak

¢ini zejména u kulovych kezdokup a eliptickych galaxii
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Svételné kiivky wvybranych hwvézd typu RR Lyr (Silbermann, Smith Horace 1995),
nachazejicich se v kulové hvézdokupé MI15. V grafech je vynesena zavislost hvézdne
velikosti ve fotometricke barve 7 na fazi. Pro v&tsi nazornost je pro fazi 1 < ¢ < 2 svételna
kiivka zakreslena opakované. Hvézdy typu RR Lyrae jsou radialné pulzujici obfi slunec¢nich
hmotnosti. Stejné jako v piipadé klasickych cefeid maji jejich pulzace sviij pivod ve vrstvé
pod povrchem hvézdy, ve které dochazi k ionizaci Hell. Maximum jasnosti u téchto hvézd
odpovida maximu expanzni rychlosti.

1.3.15Mod¥i opozdilci (blue stragglers)

Jedna se o kedy hlavni posloupnosti s hmotnosti 1,2 az 1 kpravidla rychle rotujici. To
vSe jsou charakteristiky standardnich horkychzhvpopulace |, mladSich nezkolik miliard
let. Problém ovSem je v tom, Ze kigmcE modrych opozdilé jde o h¥zdy prokazatek staré
nejmérk 10 miliard let, jeZ népstji nachazime v centralnich partiich kulovychéiokup.
Hypotéz vys¥tlujicich jejich vznik jefada, nejastji se vSak soudi, Ze jde o vysledek splynuti
dvou h¥zd kulové h¥zdokupy. V hustychtastech kulovych Rszdokup nejsou tyto srazky
nicim zvla¥ neobvyklym, podob® omlazenych hszd ve &tSich h¥zdokupach mize byt i
nékolik desitek.

Pti splynuti dojde k promichani, a tim i chemické homogenizaizdy ktera se tak zase
vrati do udobi h&zdy hlavni posloupnosti, oviem s vy3Si hmotnosti. iMopozdilci jsou ve
hvézdokupach napadni jak svym zabarvenim, tak i relatwgsokou jasnosti — konkuruji

cervenym a olirm asymptoticke é&tve.

1.3.16Prvni hvézdy ve vesmiru

VSeobech se soudi, Ze v updnprvni generaci hzd, které se ve vesmiru objevily bezpro-
stredrg po velkém ttesku, byly miméadre hmotné, horké a ti&é hwzdy slozené taka vy-
hradré z vodiku a helia. Tyto kezdy velmi rychle dokogily svij jaderny vyvoj a vybuchly
jako supernovy typu Il. Tyto pak obohatily zarédg material pro dalSi generacidzd popu-
lace 1l o £ZSi prvky, jeZz vznikly v jejich nitru. S Bzdami podobnych vlastnosti se v &as-
ném vesmiru jiz nesetkavame.
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2 Stavba a vyvoj hwzd a dvojhwézd

Ve skupir horkych hezd maji nejeétSi zastoupeni lézdy s hmotnosti &Si nez 1,35 I,
(pracovrg je budeme nazyvdimotné hwzdy), na druhém mistjsou pak bili trpaslici, ke
jsou zaeretnym vyvojovym stadiem hszd s p@ateni hmotnosti ¥tSi nez cca 0,8 M
V této kapitole se proto sitn¢ pripomeneme vyvoj hizd a pojedname jejich viiti stavbu
zejména vdch etapach vyvoje, kdy efektivni teplotaghely vystoupi nad 7500 kelvira na-
venek se tak bude jevit jako hork&hda.

2.1 Obecné vlastnosti hézdného vyvoje

Hvézdy jsou stabilni utvary o hmotnostech od 0,01 &mlika stovek M udrzované pohro-
mack vlastni gravitaci, které jsou po rozhodujiést svého Zivota v mechanické a energetické
rovnovaze.Hvézdnym vyvojenpak rozumimetasovou zminu charakteristik hizdy a jeji
vnitini stavby. Obechlze fici, Ze primarni picinou hvézdného vyvoje je fakt, Ze bxdy
nejsou se svym okolim v termodynamické rovnovazeeinensim proto, Ze #ado prosto-

ru, zatimco z v&Sku dostavaji energie nesrovnateinére.

Bezprostedni divody hwzdného vyvoje pak souviseji s povahou mechanismu, jimz se ve
hvézdé uvoliuje energie. Pokud je jim snigvani, pak je @ivod vyvoje nasnad hwzda se
zmensSuje, ®ni se jeji polomdr i vykon. Termonuklearni reakce, jejichz ptesinictvim se
v nitru hwzdy uvohuje valnacast h¥zdné energie, ktera pak opoustébdu, samy o sab
stavbu h¥zdy nengni. Nicmér zpisobuiji to, Ze se v mistech, kde probihaji, postuzonen-
Suje p@etcastic obsazenych v 1 kg érdné latky. To vede k tomu, Ze tato latkaiehodolava
tize hornich vrstev lzdy - takka nepetrzit se proto zahu#ije, klesa sgrem k centru
hvézdy a tim se dale #iva. Tyto znény jsou pak ficinou dalSiho jaderného vyvojeghem
n¢jZz se postuphizaZzehuji reakce se stale vysSi ,,zapalnou® teplotou. Jaderné reakce priobihajic
v nitru hwzd jsou tak nejen rozhodujicim zdrojemébh@né energie, ale i motorem jejich ne-
rovnonerného vyvoje.

DalSi vyznamnou ifitinou hwzdného vyvoje jeryrmena latky s okolimHvézda mize latku
jak prjimat, coz se ge nefastji v prabéhu vyvoje €snych podvojnych hizdnych soustav,
tak i ztrdcet. H¥zdy vraceji svou latku do prostoru piesinictvim h¥ézdného ¥tru, pi pulsa-
cich, @ rychlych i pomalych fetocich latky vdsnych dvojh¥zdach a konmeé i béhem rozlt-
nych viceci mére boulivych epizod jejich vyvoje, jako jsou odiéni obalu h¥zdy vedouci ke
vzniku planetarni mlhoviny, exploze nov a supernov vsechadimémito procesy se iize do
mezihwzdného prostoru postupmratit i 100% hmoty hézdy (vyvoj zakodeny explozi su-
pernovy typu la).

Tempo vyvoje hvzdy je dana mirou ,otéenosti“ systému, prakticky pak tim, jak mnoho
hvézda zéi. Ze zakonitosti stavby Bed vyplyva, Ze ve srovnatelnych fazich vyvoje jsou hmot-
n¢jSi hwzdy v nitru zpravidl&idsi a teplejsi, a jejich obal takile chrani teply vniek hwzdy
pied chladem okolniho prostoru. Kvalitativni i kvantitafi stranky vyvoje hézd jsou tak ufe-
ny predevsim jejich hmotnostifipemz vSeobecnplati, Zecim je hwzda hmotgjsi, tim vice
z&i a rychleji se vyviji.
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2.2 Pred vstupem na hlavni posloupnost

Ve chvili, kdy se zarodek Bzdy osamostatni a zéje se, zéne Fedavat svou energii okoli,
nejastji prostednictvim z&eni. Ubytek energie Redy je v rozhodujici nié uhrazovan
Z uvolriné potencialni energie — ¢érda se vicemé&nmonotong smr¥uje. Podle teorému
virialu se ovSem jen polovina z uveéhe energie dostavd mimodadu, druha polovina slouzi
k zvySeni vnitni energie h¥zdného materidlu — tedy k jeho #ati. Obdobi Zivota hizdy
pied jejim vstupem na hlavni posloupnost je z astronomického hlediska vetk®a, kaato
zejména u hmotijSich hwzd, paita se nejvysSe na desitky milibiet.

Zarivy vykon hwzdy zavisi na vnihi stavié hwzdy, na schopnosti ¥jsich vrstev
hvézdy izolovat jeji Zhavy vniek. 1zol&ni schopnostéthto slupek je wena zejména ga-
tecni hmotnosti htzdy, na samotném polamu hwzdy zavisi jiZ mnohem ménPokud se
hvézda vyskytuje pobliz hlavni posloupnosti nulovéhaistiak plati, ze Zévy vykon hwzdy
L je zhruba Grérny M *°.

Tempo pdateiniho smrgovani neni rovnogrné, pokud je hézda rozmnérnd, pak probiha
velmi rychle, paklize se poloin hvézdy paita na jednotky polostu Slunce, tak se zta
zvolni. Je to firozeny disledek skuténosti, Ze potencialni energiedady je nepimo unerna
jejimu polongru. VétSina hezd ve fazi graviténiho smréovani se tak nuthmusi na HR
diagramu nachézet v oblasti tzv. podobrvpravo od hlavni posloupnosti.

Celkova doba smfévani je tak dana stavemdady ve fazi ped samotnym vstupem na
hlavni posloupnost. Tuto dobu Ize odhadnout na zé&kiad Kelvinovy-Helmholtzovy skaly
kterou dostaneme tak, Ze ptiche celkovou vyzéenou energii uvoknou kontrakci (polovi-
na zaporn vzaté potencialni energieyatinim z&vym vykonem v pitbéhu této faze.

L17KM? _Ep

Epot T = tKH_2—'

Celkova doba smtdvani je tak arrnaM?/M>*°/R, kdeR je polon#r hvézdy na hlavni
posloupnosti nulového $taTam plati, Z& je zhruba Grerny M%®. Kelvinova-Helmholtzova
$kala je tak UrrnaM>'a pro Slunce je rovna20’ let.
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Hmotné h¥zdy tedy prochézeji fazi gravitsiho smrgovani mnohem rychleji, nez &xdy
mére hmotné.

2.3 Hvézdy hlavni posloupnosti

Hvézdy vstupuji do etapy Rked hlavni posloupnosti jakoakladné promichané, chemicky
vicemér stejnorodé objekty. To jeidledek jejich pedchoziho vyvoje, kdy prosly fazi zcela
konvektivni he¥zdy. Ve chvili, kdy se chemicky homogenni¢hga smrgovanim zakeje
natolik, Ze se v jejim centru roztidermonuklearni reakce natolik silnze jejich vykon je
s to pra¢ uhradit energetické ztraty dané tokem energie z nitra na povrch,ssgdwizda
hvezdou hlavni posloupnosti nulového/$t&¢ AMS. S ohledem na to, Ze valnét$ina h¥zd
na p@&atku sveho vyvoje obsahuje dostat® mnozstvi vodiku, ktery ma pémé nizky bod
z&Zehu (cca 11 milidnkelvini) a velmi dobrou &innost uvohovani energie, izeme prak-



20

ticky vzdy tvrdit, Ze h¥zda se stava kzdou ZAMS ve chvili, kdy se v jejim centru zazehne
vodl'k.3) Ve stadiu h¥zdy hlavni posloupnosti kzdy stravi 80-90% svého aktivniho Zivota.

2.3.1 Délka faze hwzdy hlavni posloupnosti

Poloha na ZAMS¢ili start ve fazi hezdy hlavni posloupnosti, je jednozind dana hmotnos-
ti hvézdy. Zavislost hmotnost—#ay vykon (zhrubal DM3’5) je vysledkem vlastnosti viiiti
stavby h¥zd, kdy teplejsi htzdy s ¥tSi hmotnosti jsou od okoliife izolovany nez hzdy
mére hmotné. Patbny vykon se ve lzd snadno zajisti vhodnou centralni teplotougtiv
dy hmotrgjSi museji proto mit v centru vySSi teplotu, neZzay mérk hmotné.

Mimoradna stabilita hszd na hlavni posloupnosti je dana faktem, Ze se zde jademi
nejvyhrevrgjSi znamé nuklearni palivo — vodik, ktery je &mré nejeznejSim prvkem ve
hvézdach. Bhem faze, kdy je objekt Bzdou hlavni posloupnosti, se jeho charakteristiky
meéni jen malo. Hézda si podrzuje sy vykon, coZ je pirozeny disledek faktu, Ze tento vy-
kon je dan izolenimi vlastnostmi obalu lézdy, ktery se v gib¢hu jaderného Heni v centru
prakticky nemdni. Diky tomu Ize vcelku spolehBvwodhadnout celkovou dobu, kterouchda
na hlavni posloupnosti stravi.

Celkové mnozstvi zasob jaderné enekgie

E=0,0072XgM¢é = 8,9 -18' Jqm) [Mﬂj
0
kde X je hmotnostni podil vodiku fgdpokladame, z¥ = 0,7), q(M) je pongrnacast vodiku,
kterd se ve stadiu Brdy hlavni posloupnostiipméni na helium (ta je obeé&rfunkci hmot-
nosti hvzdy), 0,0071 je relativni hmotnostni deficiti péto termonuklearni reakcM je
hmotnost hezdy (paatesni). Dobu 75, kterou h¥zda stravi na hlavni posloupnosti Ize pak
odhadnout:

-2,6
E M L ). M

0 0

kde L je stedni hodnota Z&ého vykonu Bhem stadia htzdy na hlavni posloupnosti.
V poslednic¢asti vyrazu jsou g&dni zéivy vykon a parametr nahrazeny mocninou hmotnos-
ti hvézdy. Tato aproximace plati prodrdy s péateni hmotnosti mensi nez 15MVse Ize
porovnat s dkterymi ze si¢ modeti hvézd od Gerarda Schallera et al. (1992).

MM, L/, Tupl10P let q M/M, L/L, Tupl10° let q
0,8 0,44 25 000 0,19 7 2 900 43 0,24
1,0 1,09 10 000 0,15 15 32 500 11,6 0,34
2,5 56 580 0,18 40 330 000 4,3 0,49

%) Kazdé pravidlo ma své vyjimky, nay tisné dvojhezds obias dojde k situaci, kdy se v centralni oblastiqul-
né primarni slozky gemeni takka vSechen vodik na helium a 8asr¢ tato h¥zda ztrati petokem svrchnich vrs-
tev hwzdy na druhou slozku 8yvodikovy obal. Stane se tak chemicky vicetnbomogenni hézdou, ktera se
zane smrgovat acini tak dlouho, nez se v jejim nitru zaZzehne hélith®zda se stane bzdou héliové hlavni
posloupnosti nulového staktera na HR diagramu lezi po#zbou hlavni posloupnosti. Bxda & praw zapalila
helium se diametraénodliSuje od samostatnédady, ktera v té chvili vypada jako roZmy ¢erveny obr.
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Ty nejhmotrjSi hwzdy stravi na hlavni posloupnogédow miliony let, nejméa hmotné
pak stovky miliard let. Vzhledem k tomu, Ze vesnigjz¢ neni starSi nez 15 miliard let, ani
ty nejstarSi hézdy ve vesmiru o hmotnosti mensi nez 0,85 hstaily opustit hlavni po-
sloupnost. Jejich vyvoj po opési hlavni posloupnosti nelze tudizédw pozorovanim. Nej-
VétSi ¢ast svych zasob vodiku doké&aihem stadia htzdy na hlavni posloupnosti Sialat
hmotné h¥zdy —q zde dosahuje az 1/2.

2.3.2 Protonové-protonovy ietézec a CNO cyklus

Ve hwzdnych nitrech se termonuklearni syntéza vodiku na helium dskiggadouietzci
jadernych reakci¢i jadernych cyki, jejichZz energetickadinnost silié zavisi na teplét Ve
hvézdach s centralni teplotou od 7 do 17 milidelvini se nejvice energie uvolni prissd-
nictvim tzv.protonow-protonovéhdp-p) retezce.

Rozhodujici reakce, kteraduje tempaop-p r/etézce je ta prvni, i niz se dva protony spo-
ji v jadro deuteria:

1 2
H+'H - D+€e +v,

Trebaze dochazi neustéle k vzajemnym srazkam piratardostatné prudkou srazku, majici za
nasledek nepruzné splynuti oli@dstic,ceka protorradow 10" let. Dalsi reakce jsou jiZ mnohem
rychlejSi. Existujgada variant itb¢hu p-pietzce, z nichz uvéme dw nejefektivigjsi:

H+™H - D+€ +v,

D+'H - *He +y

He +°He - “He + 2'H.
Ve Slunci,cili ve hvézdk s EZznou centralni teplotou, takto prifine 69% reakci; zbylych
31% se realizuje komplikovéaji

H+™H - D+€ +v,

B+ - *He +y

He +'He - "Be +y

Be+é - 'Li+ Ve

(i +'H - 2"He.
Béhem reakci vznikaji jeden az dva pozitrony, které okanmatvzniku anihiluji s ékterym
z volnych elektrofl. Uvolréna energie v daném midgtattiva material hvzdy, podoba jako
energie absorbovanych nebo rozptylenych fdtoRychlost reakci p-pretézce, utena
tempem prvni z reakci, zavidii peplotach 10 az 18 milidnK na 4. az 6. mocnénteploty.

Protonow-protonovyretezechraje rozhodujici roli ve lizdach o hmotnosti Slunce a mensi
Jaderné reakce tamif@ blizkosti centra, ignos energie sejg z&ivou difuzi, vyhdely mate-
rial se tu tudiz nepromichava. Nejrychleji probiliagierné reakce v samotném centru, protoze
tam je nej¥tSi teplota i hustota; sfrem od centra se tempo jadernych reakcirayel Nej\&tsi
odchylku od standardniho chemického sloZeni protookekavat pray v centru, srrem
k povrchu bude chemické sloZeni monotdpiechézet ve sloZeni standardni.

V centrech h¥zd, kde vladne teplota vysSi nez 17 mitid{, je energeticky vyznandjsi
uhliko-dusiko-kyslikovfCNO) cyklus v imz jadra uhliku, dusiku a kysliku slouzi jako
katalyzatory. VySSi teplota je tu zapeti z toho dvodu, Ze zde do reakci vstupuji atomova
jadra s vySSim nabojem; jadrai grazkach musejifpkonavat vyssi potencialovou bariéru.
Jedna z variant cyklu je naziema zde:
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12C+ lH . 13N +y
NoBc+e+y,
1%+ L N +y
N +3H L 15O+e++ve
]6 . 15N +IZC+4He
Zavislost energetické vydatnosti cyklu je pesstrmejSi, nez v pipad protonow-
protonovéhoretézce, udava se 16. az 18. mocnina teploty.dgletlku této pecitlivélosti
dochazi ke spalovani vodiku dostaierychle jen v nepatrném ohnisku v samotném centru,
kde je teplota nejvysSi. Zdroj energie je zderkakbodovy a z&va difize neni schopna
veSkerou energiifignést. Nastupuje tedy konvekce, ktera nejen Ze odeati z této fe-
hiaté oblasti, ale slouzi téz jakeéiiny mechanismus dopravujici do mista jadernétertio
stalecerstvy jaderny material.

Ve hwzdach, i v mistech kde dochazi kéwoi vodiku na helium, vzdy pet vodikovych
jader mnohonasolnprevySuje poet atonti skupiny CNO. Jeiejmé, Ze pak vSechny zde
piitomné CNO atomy v jibéhu jaderného heni musi vstoupit d@€NO reakci a to zpravidla
n¢kolikrat. Jejich zastoupeni se pak upravi v pamejich zZivotnich dob v ramci CNO cyklu.

Vzhledem ktomu, Ze u CNO cyklu nejpomaleji probjii@dposledni reakcegijli ta s™N,
musi v oblastech vodikového #ieai velmi rychle ndist zastoupeni tohoto izotopu na ukor
zastoupeni jinych izotgpskupiny CNO. Pokud se viiéhu vyvoje h¥ézdy dostane na povrch
latka s takto poz#ménym chemickym sloZenim, ike to slouzit jako zavazny némy dikaz
toho, Ze ve hzdé probihaly vodikové reakce CNO cyklem.

2.3.3 Vyvoj hvézd na hlavni posloupnosti

| béhem vyvoje h¥zd hlavni posloupnosti dochazi k zavaznyméaédm ve vnitni stavk
hvézdy, které se pak odrazi i v jisttm pozvolném vyvoji pozorovatelrgfarakteristik
hvézd. Rozhodujici ficinou vyvoje je zmina chemického sloZeni &rdy v oblasti jaderného
hoteni (u hmotnych hizd v oblasti konvektivniho jadra). V centralnich oblasteckrtivse
postup’ hromadi popel vodikovych jadernych reakci — helium. Tato oblast jdep@dod
povrchovych vrstev Rszdy statickou zonou, kde se energier@si vyhradhz&ivou difazi,
k mistim jaderného h@ni se neriize dostaterstvy h¥zdny material bohaty na vodikeba-
Ze je ho ve hézde dostatek.

V jadru se postupgnzasoba vodiku werpava. Dalo by se takiekavat, Ze s postupeta-
su bude jaderny vykon centra klesat. Opak je vSak pravdou. Souvisi to saakiitee fi
vodikovych reakcich klesa pet castic na 1 kg latky. Pokud by se udrZzovala na stejné &eplot
a hustat, pak by v ni klesal tlak, coz by ovSem nutnuselo vést k naruSeni stavu mechanic-
ké rovnovahy. Ve skudeosti je vSak tato rovnovaha vedadk neustale Uzkostlivudrzova-
na, coZz znamena, Ze seshda uvnit prestavuje — centralriiasti hwzdy se pozvolna hrouti,
zahus$uji, jejich konfigur&ni energie klesa.rPtomto pozvolném procesu se ufoje ener-
gie, ktera zZasti odchazi z lzdy, zZasti v ni vSak astava a zfisobuje, Ze se viigk hwzdy
pomalu dale nafiva. Zvysujici se teplota a hustota jsou p#kipou toho, Ze v centru tempo
jadernych reakci i jejich energeticka vydatnost rostou, vykora jéuste. Bhem vyvoje na
hlavni posloupnosti se éni i podil pp fettzce aCNO cyklu na celkovém vykonu kedy,
obecr Izetic , Ze relativni vykoit€NO cyklu béhem vyvoje monoténnroste.

Na paétku stadia htzdy hlavni posloupnosti bylo jen obtizné najit hranici mezjSim
obalem h¥zdy a jejim jadrem. S tim vSak, jak se jadro seSajigim se podilem helia hrouti a
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zahu$uje, je vSak tento rozdil stale pafi. Pozorujeme zde i jisty skok, a to nejen v chemic-
kém slozeni, ale i v hustotladro se v jbéhu vyvoje pozvolna osamosiaje a zdina utovat
i to, jak vyhlizi zbytek h#zdy.

7.0
hlavni posloupnost
nulavého Staff
B.O [ - -
60 Mf__ -
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!
50 | /ﬁ
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2 30F
g
20
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0.0 ¢
_-I:D 1 L i L ] i
4.8 4.6 44 4.2 4.0 3.8 3.8 34

log(To/1 K)

Postupi rostouci tok energie uvabvaneé v jadru hizdy vede jak ke zvySovani jejiho vyko-
nu, tak slouzi k nastu potencialni energie obalu. &®i vrstvy h¥zdy expanduji, hizda se
rozpind, jeji polorér i povrch se z#tSuji. Dochazi tézZ k jisté pozvolné &ns efektivni teplo-
ty hvézdy — u h¥zd, v nichZz dominuje CNO cyklyzrobihajici v samotném centru promicha-
vajici konvektivniho jadragfektivni teplota postugnklesa. U hézd s hmotnosti sludai a
mensSi naopak po celou dobu stadigzaly hlavni posloupnosti migrroste - obrazy hizd na
HR diagramu vzdaluji od hlavni posloupnosti nulovéhti st&rem doprava.

Hvézda opousti hlavni posloupnost v okamziku, kdy se v centtasii hwzdy vycerpa
takika veSkera zasoba vodiku. Tehdy sézida na HR diagramu dostava do oblasti koge
hlavni posloupnosti TAMS. Rozdil mezi ZAMS a TAMS je pak jednimiaodi, prad se
hlavni posloupnost na HR diagramech sestrojenych gizdinwozlicného sté (vzorek hezd
ze slunéniho okoli) jevi jako porrné Siroky pas o tloukXe ges jednu magnitudu. DalSim
davodem ovSem jsou i nerozliSené dvajhay a rozptyl v hodnétabsolutni hezdné velikos-
ti zptisobeny nejistotou v teni vzdalenosti stalice.
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2.4 Obri a veleok¥

2.4.1 Slupkové haeni vodiku

Jestlize v centralnickastech hyzdy poklesne obsah vodiku pod cca 5%gspane energie
uvoliovana v centralnich oblastechéhdy st&it na Uhradu z&ého vykonu h¥zdy. Ke slo-

vu se dostane graviiai smr¥ovani centralnich partii kzdy, které vede k zahu$ii a zahati
vhittku hwzdy. Brzy se tu pak na povrchu vyeteho héliového jadra zaZzehnou vodikové
reakce. Vykon h¥zdy se miri zwtSi, na coz wjSek hwzdy reaguje tak, Ze expanduje,
hvézda se stava obremiipadré veleobrem. Na HR diagramu se¢hdy pohybuji do oblasti
tyk& zejména hszd mér hmotnych.

Vrstvicka haiciho vodiku se postuprztertuje, teplota roste, tempo reakci se zvysuje.
Hmotnost vyheéelého héliového jadra roste. S tim se zvySuje jeho hustota, &Shcista
chladrgjSich meg hmotnych hézdach do 2 M posléze dochazi k elektronové degeneraci
héliového jadra, coz kvalitati¢rovlivni dalSi vyvoj hézdy. Vyvoj hwzdy nabira na tempu,
vykon vodikovych reakci exponencidlnaristd, h¥zda se nadyma a&mi se werveného
obra, gicemz dochazi k podstatnému uniku latky z&Zay. Katastroficky vyvoj ukotuje
prudké zazehnuti héliovych reakci, jimz se elektronova degenerace@didiad Ve hwzdk
pak existuji d¥ oblasti termonuklearniho keni — centralni héliové a vrstkiové vodikové.

U hwézd hmotrjSich nez 2 \] degenerace nenastava a zapaleni héliovych reakci je tak
klidné. U zvlag hmotnych h¥zd k ritmu dochazi i ve fazi horkych veledbiZzde vSak jsou
modeloveé vypoéty vnéjSiho vzhledu hezdy zatizeny zrou nejistotou, kterouipdstavuje
anik hmoty z povrchu hzdy zpisobeny h¥zdnym trem hnanym zZ&nim nebo aktivnimi
procesy v podpovrchovych vrstvacheéhady. Obech |ze fici, Zze pisobeni h¥zdného ¥tru
hmotnou h¥zdu obruSuje a vraci ji do oblasti horkychéhd.

2.4.2 Horeni hélia a dalSich prvhki, vznik jader planetarnich mlhovin

Po zaZzehnuti hélia v centru nastava pawhklidna etapa hizdného vyvoje, kdy se z bxdy
stane nevelky Zluty ohii veleobr tidy G nebo K, tedy aj nikoli horka h¥zda. V gipad,
Ze u h¥zdy pisobi dostaine intenzivni he¥zdny vitr, mize se h¥zda posunout do oblasti
horkych h¥zd, coz nastava jak u velmi hmotnychehd, tak i u h¥¢zd o p&ateini hmotnosti
do 0,8 M, populace I, kdy mluvime o tzv. obrech horizontalétve.

Provozni teplota aktivniho héliového jadra je vysokd, reakce navic nejsou tak vydatné jako
vodikové, a proto faze beni hélia v centru Rizdy brzy kori. V centru se utvd uhliko-
kyslikové vyhdelé jadro, které u lézd s péateini hmotnosti do 11 Melektrono¢ degene-
ruje. HWzda se zé&ne chovat obdohkinjako mér hmotné h¥zdy ve fazicerveného obra —
stavaji se hdzdami tzv.asymptotické dtve obti, jen stim rozdilem, Ze u nich nedojde
k zazehnuti jaderného popela — uhliku a kyslikunsetku silného htzdného ¥tru hwzda
dojde az k obnazeni degenerovaného, jadernymi reakcendi diemicky pozrénéného
vnitiku hwzdy — zarodku budouciho bilého trpaslika. Posledni zbytky obakdysou i-
tom odhozeny formou planetarni mlhoviny a my mame moznost pozorovakgrisic let
velice horkgadro planetarni mlhovinykteré postuphichladne a rni se v klasického bilého
trpaslika.

V tidkych a horkych htzdach o hmotnosti nad 11 Ve zapaluji dalSi a dalSi reake&est
prvka az po Zelezo, které je jiz termonukleimeaktivni.Ve h¥zdach roste hmotnost elek-
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tronow degenerovaného Zelezného jadro, které kdgkrpei kritickou Chandrasekharovu
mez, se z&e hroutit na neutronovou éedu. Dojde k rychlému uvoémé obrovskeé energie,
ktera se do prostoru dostava v poglaimozstvi energetickych neutrin. | ta maést energie,
kterou stéi neutrina pedat obalu hézdy zpisobi jeho natéti a naslednou explozi rychlosti
cca 10 000 km/s — vznik& tu supernova typu Il. khiiheutronova hizda ma typicky hmot-
nost 1,2 M} a teplotu h¥zdneho nitra — Ize ji tedy téz povazovat za exti@&horkou hézdu.

V okamziku, kdy h¥zda exploduje jako supernova typu libe se h¥zda jevit jako
modry veleobr (supernova 1987A v VMM) neterveny veleobr (supernova 1993J v M 81).

2.5 Vznik a vyvoj bilych trpaslika

Bili trpaslici, tvdeni z ¥tSi ¢asti elektrono¥ degenerovanym plynem, jsou 2ésnou vyvo-
jovou fazi hezd s péateni hmotnosti od 0,5 Mdo 11 M,. Fazi bileho a poslézerného
trpaslika sko&i pres 85 % hwzd.

Zawrecne faze vyvoje hdzd s hmotnosti mezi 0,5 a 11 M, jsou ve znameni zavodu
mezi rychlosti ztraty hmoty z obalu a tempem jaderného vyvoje. \ jagzdy se postuph
zapali vodik, vodik ve slupce, helium a helium ve slupce. U hfjddth hwzd se poda i
zazehnout uhlik a kyslik. V tempu vyvoje ale nakonec ¢z¥itobal hwzdy, ktery se fiso-
benim h¥zdného ¥tru a pulsaci dokaze rozptylit do prostoru rychleji, neéi tazdné ja-
dro projit kompletnim jadernym vyvojem.

Celé obnazené husté jadro o hmotnosti mensi nez J davdhozeni poslednich zbytk
obalu degeneruje, ¢ni se na ultrafialového bilého trpaslika — jadro planetarni mlhoviny o
teplot stovek tisic kelvifl, jez véasové Skaléady miliard let postughchladne a vyhasina.
Hvézda kori jako ¢erny degenerovany trpaslik obsahujitév@zre produkty gedchoziho
jaderného vyvoje — uhlik a kyslik udrd slunéni hmotnosti, kemik, hdcik a jiné prvky
v pripact hvézd hmotrjSich.

Maximalni hmotnost stabilni elektronbwlegenerované kedy byla teoreticky odvozena
1931 S. Chandrasekharem, pro standardninirihemické slozenéthto hwzd gini 1,4 M,.")
VétSina bilych trpaslik po odhozeni poslednich zbgtkbalu heézdy v podob planetarni mi-
hoviny se husty Zhavy degenerovany zbytedzbwo teplot az 2 .10 kelvini stava tzvjadrem
planetarni mlhoviny NejteplejSi znami osamoceni bili trpaslici magka¥ni teploty kolem
70 000 K, nejchlad#Si 5 000 K. Svj vykon ¢erpaji ze zasob viiiti energie. Ochlazovani nitra
se zpeoatku nejdinngji déje prostednictvim neutrin, pozgi hraje hlavni roli vyzékovani
z povrchu h¥zdy. Behem ochlazovani se pol@nstalice prakticky negmi — je to dano skute
nosti, Ze teplota degenerace je mnohokiti wez vnitni teplota hézdy.

Povrch h¥zd je vcelku maly, maly je tedy i #iay vykon. Chladnuti h¥zdy je natolik
pomalé, Ze dosud zadny z bilych trpaslilestail dospt do za¥recné vyvojové etapy — do
stadia degenerovanelierného trpaslika. V sdasnosti je standardni indy vykon bilych
trpasliki asi 10° Lo

V bilych trpaslicich, jejichZz povrch vychladne na skimideplotu a vykon tudiZz dosahuje
radow 10 Lo» z&ne vnitek bilého trpaslika krystalizovat. AZ doposud volna, kiaambita

7 I

jadra se zé&naji uspsdadavat do krychlové, prostordeentrované krystalovéifizky. Hwzda

) Nejhmotrgj$im znamym bilym trpaslikem je zhroucena sloZlebwstay, kterd v roce 1992 vybuchla jako
Nova Cygni 1992. Jeho hmotnost se udava na 1,25 jgto tedy vyrazé mérg, nez kolik¢ini horni hmotnost-
ni mez pro bilé trpasliky.
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postupi chladne a jeji vykon klesa. Nakonec s&zua ztrati jako nexii degenerovany
cerny trpaslik.

Zcela zvlastni povahu ma vyvoj bilych trpaslik tésnych dvojh¥zdach s fenosem lat-
ky. Zde mohou nastavat n&mnejsi, ¢asto i velmi komplikovanégke jako jsou vzplanuti nov
a trpasléich nov vSeho druhu aj.

2.6 Vyvoj dvojhvézd

VétSina horkych hezd je vazana ve dvojkzdach nebo vicenasobnychéhdnych systeé-
mech.Clenové dvojh¥zd a vicenasobnych Ezdnych soustaviejme tvori vazany systém uz
od momentu svého vzniku. Exdy v nasobnych systémech vznikly sgote

Ponerné vysoké procento zd vazanych ve dvojkkedach (az 70 %) nazéige, Ze vznik
hvézd ve dvojh¥zdach je vyhod§si, nez vznik samostatnychdnd. Vyswtlujeme si to tak,
Ze dvojhezdy eleganté odstraiuji jednu z hlavnich igkazek, které stoji v c&stormovani
novych h¥zd — kam s febyt&nym momentem hybnosti. Ve dvogrdach se tento moment,
ktery by jinak zrodu hézdy bréanil, uloZi do orbitalniho pohybu slozékenové dvojhézdy
jsou tak h¥zdna dvojata, hezdy jez se zrodily saasrEé, maji stejné sta Dal je nepochyb-
né, Ze se zformovaly ve stejsésti zarodéného oblaku, maji tedy totéz gesni chemické
sloZeni. Pozorovanim systénzejména zakrytovych dvojbzd, ziskdvame spolehlivé infor-
mace o hmotnostech, absolutnich rémuh, efektivnich teplotach a vzdalenostech jednotli-
vych hwzd.

2.6.1 Klasifikace dvojhvézd

Tesné dvojhyzdyjsou takoveé podvojné systemy, kde vilmhu vyvoje dojde k tomu, Ze ale-
spai jedna ze slozek vyplni 8vRochdiv lalok a dojde tak kignosu latky sgrem k druhé
sloZce. B béZnych hmotnostech sloZekiteme mezidsné dvojh¥zdyfadit vSechny, jejichZz
perioda je kratSi nezkolik desitek dni. Vzhledem k tomu, Ze se toto ty&&imy dvojhwzd,
je ztejme, Ze ve &Sine pozorovanych dvojhzd bul’ jiz doSlo k genosu latky nebo kému
diive ¢i pozdsji dojde.

V roce 1955 zaved| astronodeského fivodu Zderk Kopal (1914-95) proésné dvoj-
hvézdy velmi dilezitou a dodnes vSeobecpouzivanou vyvojovou klasifikaci dvojbzd
podle jejich vztahu k Rochedyplose.

Oddlené soustavydetached systems), jsou ty, v nichZ jsou povrchy obou sloZek uvnit
Rocheovy plochyPolodotykové soustagemidetached system$ou takove, kde jedna ze
sloZzek vyphuje svij Rochéiv lalok. V €chto soustavach dochaziep bodl; k prenosu latky
smérem od dotykové slozky na slozku @tihou. Rikladem mohou bytésné dvojhézdy
typu Algolu. Dotykové soustavfcontact systems) — zde své Rocheovy laloky myjplobs
slozky. Tyto sloZzky maji pak¢ba spolénou atmosféru (fpad zakrytovych dvojhszd typu
W Ursae Majoris).

2.6.2 Vyvoj tésnych dvojhwzd
Pro tSinu €snych dvojhézd v hrubych rysech plati tento zakladni vyvojovy s€éna
1) Obke hwezdy, pokud se nachazeji na hlavni posloupnosti, leZiiutssyth Rocheovych
laloki a tvai tak oddlené systémy. Hizdy maji tyz tvar jako hzdy osamocené a
vyvijeji stejre jako ony.
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V sousta¥ se rychleji vyviji hmot§Si (primérni) slozka systému. KdyZ v jejim centru
poklesne obsah vodiku v jadru pod 5 %, dojde kdgvoénrychlé expanzi svrchnich
vrstev h¥zdy, @i niZ se polor osamocené lezdy zwtSuje mnohonasoknV tésné
dvojhwézdé vSak prostor neni neomezeny, v jisttm okamzZiku se stane ¢Zzdahvy-
pIni svij Rochdiv lalok. Vznik4 takpolodotykovéa soustava

BodemL, zatne z primarni slozky prystit na sekundarni slozku latka.fifian@ nejen
tuto latku, ale i moment hybnosti, ktery se rutéz genasi. Obzna perioda klesa.
Dochazi k rychlému vyvoji, na jehoz zdw si olE slozky vyngni své role, primarni
sloZka se stane slozkou sekundéarni a naopak.

Po vynené roli v systému se nyni jiz sekundarni slozka vyviji tak, jak tomu odpovi
stav jejiho nitra. To je natolik husté a tudiz samostatné, g d&e probihajici ve
svrchnich vrstvach Rzdy takka nijak nedotknou. To znamena4, Ze i kdyzZ je fakticka
hmotnost h¥zdy stale zkracovanagnosem, hézda se vyviji zhruba tak, jako by ne-
ustale ndla svou poatecni hmotnost. Sekundarni slozka tak bude mit i nadédd p
sloZzkou primarni ve vyvoji ndskok. Vzhledem k tomu, Ze vyva@gzbdného nitra vede
k neustalému rozpinani obaluéady, bude penos latky pokréovat, by v pomalej-
Sim tempu, perioda soustavy bjtpm meéla opet pozvolna tist. Ve fazi tohotgpoma-
leho pretoku latkynachazimeadu zakrytovych dvojhszd, kde se &n¢ setkavame

s tim, Ze hmotjSi a jaswjSi sloZzka je h¥zdou hlavni posloupnosti pod Rocheovou
plochou, zatimco sekundarni slozkou byva vyvejpukratily podobr vyphujici suj
Rochév lalok.

Béhem rychlého a pozgl pomalého petoku latky niize pivodre hmotrgjSi hwzda
piredat druhé sloZce az 85 % své hmoty, wssgitom jde o kvalitni, na vodik bohaty
material, ktery nebyl doéen pgedchozim jadernym vyvojem &xdy. Retok latky

Z jedné slozky na druhou nemusi vzdy probihat bezpaist Plynny proud latky si
sebou nese §y moment hybnosti, coZ vede k tomu, Ze n&sje pimo na druhou
sloZku, ale pogkud stranou. Pokud neni hmottijipnajici sloZzka dostate¢ rozmer-
na, pak se kolem ni nejprve vytvgomerné tenky disk lezici v orbitalni rovénsou-
stavy. Vlivem teni v disku (zejména turbulentniho) se moment hybnostinioiit
¢asti disku pendsi do vgSich oblasti, coz umaéaje vnittnim ¢asticim, aby se po spi-
rale postupé snesly na povrch hmotdipmajici slozky. ZvySovani hmotnosti txdy
na hlavni posloupnosti vede k figtu vnitni teploty, tim k snizeni opacity a zvyseni
koncentrace no&i tepla (fotori) a rychlosti penosu energieiili k narastu vykonu
hvézdy. Vyvoj hwzdy se tak pditcné zrychli, ndskok hmotu darujici slozky vSak ne-
dozene.

Sekundarni slozkafppomalém petoku postup® piichazi o svj takika veskery s
obal. Jeji dalSi vyvoj pak zavisi na jeji¢ateni hmotnosti:

a) Je-li pa&ateini hmotnost htzdy mensi nez 3 Slunce, pak vznikne hdrkhova
hvwezdao hmotnosti mensi nez 0,45,MTl'a elektrono¥ zdegenerujeiilve, nez se v ni
vytvori teplota dostataa k zapaleni heliovych reakci. Z&ady se pakasem vyvine
elektrono¥ degenerovankeliovy bily trpaslik

b) Je-li pa&ateni hmotnost hezdy witSi nez 3 M, pak se fi smrséni hwzdy he-
liové reakce pece jen vzniti a dzda se na T0az 16 let stava horkothvezdou
hlavni heliové posloupnostPro & je charakteristicky silny hdzdny vitr. Brzy ve
hvézdk pokraii degenerace natolik, Ze se z ni stahéikokyslikovy bily trpaslik.
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Pokud na & bude petékat latka z druhé slozky, pakibe cyklicky vybuchovat ja-
ko nova, eventuatnse niize stat supernovou typu la.

c) Je-li hmotnost #Si nez 15 Slunci, pak je vyvoj podobny, jen s tim rozdilem,
Ze v nitru hezdy, které je diky své vySSi tepda niZSi hustétvice vzdaleno elek-
tronové degeneraci, se postimapaluji stale dalSi a dalSi jaderné reakce. VSe kon-
¢i u reakci, které produkuji jadérndale nehtlavé Zelezo. Paklize hmotnost
elektrono¥ degenerovaného Zelezného jadiekpati 1,4 M_, tento vnitek se
zhrouti v neutronovou kedu, gipadreé ¢cernou diru. H¥zda vzplane jako superno-
va typu Il nebo Ib, &stdva po nheutronova hézdaci ¢erna dira Dvojice hwzd,

v nichZz sekundarni slozku tkidakovyto objekt, B2né pozorujeme. Jde o tzvent-
genové dvojhizdy, bursteryapod., kde z primarni slozkyifgka latka ke zhrouce-
nému objektu, coz dava vznikékkému rentgenovému gni.

7) V dalSim vyvoji se do aktivni role dostava primarni slozka. Kdy@yni swvij lalok,
zane latka z této hzdy pretékat srrem k zhroucené sekundarni slozce (bily trpas-
lik, neutronova hézda,derna diraf) V disledku ztraty latky se fite podvojny sys-
tém i Uplre rozpadnout nebo wm nakonec najdeme dva bilé trpasliky,jiné
kombinace objekitv zawretném stadiu vyvoje.

%) Vzhledem k tomu, Ze tyto kizdy jsou linears nesmirg malé, latka nahptimo nedopada, vzdy se kolem
nich vytv&i akrecni disk Postupny pad latky na zhroucenou sloZzku je dggmen uvaiovanim znané energie,
ktera vlasts reguluje piliv nové hmoty na zhroucenou slozku.
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3 Horkeé hvézdy v galaxiich

3.1 Zastoupeni horkych hwzd ve hwzdné populaci

Prohlédneme-li si reprezentativni vzorek stovky nefjgsch hwzd oblohy, pak zjistime, Ze
je z 2/3 tvden horkymi h¥zdami vSeho druhu, zejména pak hmotnyniiziakami hlavni po-
sloupnosti a horkymi Rszdnymi obry a veleobry. Tyto Bezdy maji zpravidla velmi vysokou
svitivost a velice se u nich projevuje ¥yvy efekt.

Nepilis odliSny obrazek nAm poskytneaepled zastoupeni Bed podle spektralniho typu
v HD katalogu obsahuijiciho &xdy jasijSi nezV = 8,5 mag:

Sp.typ O B A F G K M
% hwzd 1 10 22 19 14 31 3

Podle naSi definice horké ¢érdy Ize tak mezi éizatadit cca 2/5 hézd oblohy do 8,5 magni-
tudy. Uvedena tabulka téz orietitd scEluje, jak se hvzdy jednotlivych spektralnichrit
podileji na celkovém #&em vykonu Galaxie — zhruba polovinu jeji iluminace zajSvel-
mi z&ivé, horké h¥zdy, druha polovina stla celé Galaxie ponejvice &dni ol typu K,
shad i G populace 1i Il.

Na obloze jsou horké kgdy rozloZzeny nerovnoénné, nejvice z nich nachazime
v blizkosti pasu Mléné drahy, v okoli centra a anticentra (oblast Oriogill)y mistech, kam
se na oblohu promitaji spiralni ramena.

Zcela jiny obrazek si utw¥ome, pokud budeme sledovat zastoupeni horky¢hdhve stovce

v

kyon), a cca 5 bilych trpastikostatni h¥zdy jsou chladné, vesis chladwjSi neZ naSe Slunce.
V horkych h¥zdach hlavni posloupnosti ve vzorkuhe z okoli Slunce je uloZzeno 18% hmot-
nosti hwzdné populace, v bilych trpaslicich 9 %, zbytek je glaken v mnozstvi chladnych
hvézd, vesnis trpaslik hlavni posloupnostiidy M a K. Budiz poznamenano, Ze v okoli Slun-
ce je stedni hustota latky uloZzené vedadach a v mezitézdné latce zhruba totéz.

Prepaiitame-li zastoupeni horkych &d na h¥zdnou populaci celé Galaxie, budou horké
hvézdy predstavovat jen nepatrnyipazek (rekolik procent), nebt v Galaxii p&etrg, ale i
hmotnost® prevliadaji h¥zdy populace Il, v niz se horké dady vyskytuji jen v nepatrném
mnozstvi v podob modrych opozdile a horkécasti horizontalni $tve obfi. Mezihwzdna
latka sloZenda z plynu a prachu pak hmotnbgtedstavuje jen &kolik procent celkové hmot-
nosti ulozené ve kzdach. Pokud jde o bilé trpasliky, Ize na jejich zastoupeni usuzovat jen
nep@imo, jelikoz jsou Spathpozorovatelni, vcelku se viak soudi, Ze jejich podil v celédav
né populaci nebude vysSi nez 7%, hmotnoptak cca 10-12%.

3.2 Vyskyt horkych hvézd v Galaxii

Horkeé hwzdy o hmotnosti &Si nez 1,4 M se zéivym vykonem nad 3,5 J jevi velmi silnou
koncentraci k rovié Galaxie. Jsou typickymiipdstavitelkami objekt populace ] které jsou
charakterizovany vyssSim pateinim hmotnostnim zastoupenigz$ich prvk Z (cca 2-5 %),
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vicemér kruhovymi olgZnymi drahami, jeZ lezi zhruba v roviGalaxie, a stém negesahu-
jicim st&i Slunce.

Valnou wtSinu horkych hezd, zejména pak mérhmotnych hézd hlavni posloupnosti
ranych AO — F57adime mezi objekty populace | tzstarého diskuTyto hwzdy jevi silnou
koncentraci k rovia Galaxie, kde fed rekolika miliardami nebo stovkami milignvznikly,
nejevi vsak filis silnou koncentraci ke spiralnim raniem. Hmotné a mladé kedy tid B a
O pati k tzv. extréemni populaci,Ineboli k populacmladého diskuVesngs se jedna o ne-
davno vzniklé hezdy, které se jeStnestaily dostaténé vzdalit od mista svého zrodu.
Vzhledem k tomu, Ze hmay$i hwzdy v Galaxii v sotiasnosti vznikaji tatka vyhradg
v molekulovych mracich, které se miradre silné koncentruji k spiralnim ramém, vyka-
zuji i tyto hwzdy zjevnou spiralni strukturu.

Hvézdy populace | se v Galaxii pohybuji ve stejnéngrsna v blizkém okoli jsou jejich
relativni rychlosti jen nevelké — nejvysekolik desitek km/s. Diky této skuteosti Ize kine-
maticky objekty populace Il a | déd odlisSit.

3.2.1 Asociace OB

VVVVVV

ré spojuje spolmé misto i okamzik vznikiClenové asociace oviem nejsou spolu dostate
pevre gravitané vazany tak, aby vytidy stabilni systém typu kdzdokupy. H¥zdné asoci-
ace nachazime vyhragitam, kde v satasnosti dochazi k hromadnému vznikwzd; cili
zejména ve spiralnich ramenech. Celkgou to velice jasné a napadné objekty, coz ovSsem
neni ani tak dano gtem hwzd (ten se p&itd na desitky, nejvySe stovky Kisjako spise
z&ivym vykonem nejjasgjSich ¢lend asociaci. Jsou jimi pa¥mé velmi hmotné hezdy
s vykonem az 10Slunci, tedy mnohonasobré&tsim, neZ je vykon igch nejjasgjsich lena
kulovych hwzdokup. Tyto h¥zdy jsou pordrné Zhavé, takZze nalezeji ves&snk spektralnim
tiidam O a B. O asociacich, v niz dominuji hmotné&ty tohoto typu, se hovbjako o aso-
ciacich O, B nebo téz asociacich OB. Z&gninhmotné hézd maji velice kratkou dobu Zivota,
ktera se p&ita na miliony let a nemohly se takilg vzdalit od mista svého vzniku. Svou po-
lohou tak indikuji mista zrodu hmotnychdad, ktera leZi vesiss ve spiralnich rameneéh.
Hmotnosti h¥zdnych asociadiini nékolik stovek hmotnosti Slunce tetini pamér téch-
to soustav se odhaduje na 200 pc. V blizkosti Slunce nalézé@de mensich o pméru cca
60 pc. Vlastni gravitmi vazba nesta udrzetéleny asociace pohrom&da ty se v pibéhu
nékolika mélo milioni let se rozptyli do okolniho prostoru a stavaji g&ngmi hwzdami
galaktického pole.

3.2.2 Oteviené hwzdokupy

Z jader rozpadlych asociaci OB povstavaji tateviené hvzdokupyobsahujici desitky az
stovky hw¥zd, z nichzcast bychom mohli zadit mezi horké hszdy. RozlozZzeni otéenych
hvézdokup v Galaxii je obdobné jako rozloZeni hmotnych horkyelzdwSilre se koncentru-

ji ke galaktické roviy, a jizZ mér vyrazre klesé jejich poet se vzdalenosti od centra Galaxie.
Rekordni z&vy vykon otewené h¥zdokupy¢ini 50 tisic Slunci, typicky ovSem je indy

®) Kroms asociaci OB pozorujeme téZ asociace T, kde ségatie velkym mnoZstvim bxd typu T Tauri.
Tyto soustavy nejsou tak napadné jako asociace gb@pze v nich chydji extrémr jasné hmotné tezdy.
Nicmérg i ony jsou velice mladé a jsou tudiZz dobrymi iridiky spiralni struktury.
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vykon 500 Slunci. Hmotnosti valné&tginy otewenych h¥zdokupcini cca 50 M. Primery
otewenych h¥zdokup se pohybuji v rozmezi od dvdiudwtelnych let do 20, ixcemz nej-
¢astjSi hodnotou, s niz se u nich setkavame, je 5 sv. leti@té\h¥¢zdokupy nejsou dosta-
tetné pevreé gravita&né vazané soustavy k tomu, aby dlouhoflolzdorovaly slapovym
acinkam Galaxie. V okoli Slunce pouze polovina z nichzen vydrZet slajpm vice nez 200
milionu let, zatimco jenom 2% ma Zivotnost delSi nez miliardu let.

Otewené h¥zdokupy tak museji nalezet k velmi mladym, nedavno \igwvgm hwzd-
nym soustavam. Stisjen rskolika ze znamych otégnych h¥zdokup pesahuje 1dlet, wt-
Sina z nich je mlad$ich neZ 2 216t, nskteré jsou jedt mladsi nez 1Dlet. St&f otewenych
hvézdokup se uuje srovnanim vyvojoveho stavu jejiékena podle teoretickych vyvojovych
modeli sestrojenych pro tentyzék a pozorované gatesni chemické slozeni, konkrétn
podle polohy tzv. bodu obratu, nejgi ¢asti hlavni posloupnosti. Vzhledem k tomu, Ze ote-
viené h¥zdokupy pat k nejmladSim galaktickym objakn, obsahuji dvakrat aZikrat vice
tézSich prvk nez Slunce.

3.2.3 Horké hvézdy populace I

Mén¢ hmotné horké hszdy populace Il, které se dostavaji do epizodického stadia svého vy-
voje jako h¥zdy horkého konce horizontalnétve, jsou, stejé jako bili trpaslici a jadra pla-
netarnich milhovin, rozloZzeny v Galaxii vicemsémovnonerné, nejevi zadnou spiralni
strukturu, jejich drahy jsou dosti chaotické, mohou se i dosti vyyrezadlit od roviny Gala-

xie. Napadné jsou v kulovych &xdokupach, najit se daji i na barevnych snimcéchtd
hvézdnych soustav.

3.3 Horké hvézdy v jinych galaxiich

RozloZzeni hmotnych horkych &d v cizich galaxiich |ze ndzarmlemonstrovat porovnanim
dvou snimk téZze galaxie pézenych Werveném a modrém &le. Zatimco na modrém
snimku, kde se projevuji #@é hmotné h¥zdy, zpravidla spéitme komplikovanou spiralni
strukturu, naterveném snimku, kde svymé&blem dominuji nefilis hmotni Zluti acerveni
obii, obvykle nezjistime ani ndznak podobné struktury. To se ovSem tyka jgpicdmich
galaxii tym od Sb do Sd a&sSiny nepravidelnych galaxii. U galaxii typu Sa, SO a ekyth
galaxii vSech zplo8ni je horkych, tedy modrych Bzd, poskrovnu a jejich modry&erveny
vzhled je zhruba tyz.

Z nazngeného vyplyva, Ze hmotné horkéehdy Ize BZn¢ najit pouze ve spiralnich gala-
xiich s vyraznymi spiralnimi rameny nebo i lokalnimi ohniskyé¢zuné tvorby, kde
v souasnosti vznikaji hmotjsi hwzdy’). Specialnim Hpadem jsou horké hmotné dndy
vzniklé @i vzajemné interakci dvojice galaxii, zejména pékgalaktickém kanibalismukdy
jsme s¥dky procesu,  némz jedna galaxie pohlcuje druhoui Bchto nasilnych procesech
casto dochazi keigttu oblasti mezikizdné latky, které magiasto za nasledek explozi vzni-
kani novych h¥zd. Casto jsme pak $dky toho, Ze mezi galaxiemi nachazime vlakneelé
mosty tvdené mezih¥zdnou latkou a ostlované mnozstvim masivnich, iagch hwzd.
Prikladem takového kanibalismem indukovaného vznikéztvje interakce mezi Galaxii a
jejimi souputniky, zejména pak @ha Magellanovymi mrany.

) Mistem zrodu novych Rzd jsou oviem centralni oblasti galaxii (v§dbulge), zde vSak zigtodt, ktery mi
zatim neni znam, vznikaji téka vyhrad@ méré hmotné, tedy chladjsi hwzdy.
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3.4 Horké hvézdy a mezihwzdna latka

V blizkosti horkych h¥zd ¢asto nachazime oblasti s vy3Si koncentraci mézimé latky.
Ma to dw priciny. Jednak se hmotné ¢rdy secasto nestély vzdalit z mist, kde vznikly,
tedy mist, kde se nachazi mezibgna latka, jednak horké érdy samy byvaji zdrojem roz-
ptylené latky, ktera z jejich povrchu unikdgmbenim tzvhvezdného stru. Plati, Zesim vétSi
je vykon h¥zdy, tim vysSi je tempo, s nimZdada ztraci svou hmotnost. Koleméady se
vytvéii okolohwzdna obélka, ktera je kini buzena ultrafialovym g@nim hwzdy. Zvlast-
nim @ipadem takové okolokzdné obalky je planetarni mihovina buzena ieméa jadrem
planetarni mlhoviny.

3.4.1 Oblasti ionizovaného vodiku a jejich z#&eni

Z fotosfér Zhavych hizd fidy O a B s teplotou nad 18 000 K vystupuje mnoZstvi fotdn
trafialového zéeni. Je-li jejich vinova délka kratSi nez 91,2 nm, maji dostatakierletomu,
aby atom vodiku v zakladnim stavu rozbily na proton a elektron. Pohltiri kvantum ta-
kového zé&eni, pak se jeho energie sfglituje na samu fotoionizaci (13,59 e¥f)i na preko-
nani vazby mezi elektronem a protonem, zbytiRaolne na kinetickou energii protonu a
piedevsim elektronu.

Volné elektrony #éive nebo pozt)i rekombinuji a poznovu vyt¥gji neutralni atomy.
VétSina z nich neseskb do zakladni hladiny ifimo, rekteré se ale zachyti nackteré
z vysSich energetickych hladin a do nejnizsiho stavu se sestupguppmod omu &ji se fika
kaskadni pechodnebofluorescenceVzdy @itom vyz&i foton o energii odpovidajici energe-
tickému rozdilu pislusnych hladin. Z pozorovatelského hlediska je zvihgezité, Ze p
pieskocich do druhé hladiny vyzg atomy vodiku z&eni ve spektralnicharach Balmerovy
série @ima viditelného s#tla. Tam, kde je v okoli Zhavych &d pitomen mezihgzdny
plyn, tak pozorujeme rozséahlé plynné milhoviny, v jejichZz spektrech domiohitmeé emisni
cary Balmerovy série, zejména pak Sarldtoydacara Hx o vinové délce 656,3 nm, vznikaji-
ci pri prechodu z 3. do 2. hladiny, intenzita vy$5ééna Balmerovy série pak monotédin
klesa.

Mezihwzdny plyn z& ovSem intenzivtéZz na milimetrovych a centimetrovych vinach
zachytitelnych pozemskymi radioteleskopy. Spojitéena zde vznika ip volné-volnych
piechodech, kdy se elektron kjadru jefibppzi, ale nespoji se v atom, pouze S&om
porékud pribrzdi. Pozorujeme zde vSak i emisidry vodiku, které vznikajiip prechodech
mezi velmi vysokymi energetickymi hladinami, kde rozdil enejgivelmi maly fadow
tisicinyeV i meére).

Svitici oblasti ionizovaného mezikmrdného vodiku s charakteristickou teplotou 8000 kel-
vinu se oznauji jako oblasti H II. Tyto emisni mlhovinykterych je v naSi Galaxiiékolik
tisic, nalezeji k nejatraktivjsim objektim na obloze.

Jednou z nejznagjsich je Velkd mlihovina oziavana nejastji jako M 42 v mei Orio-
na. Mlhovina jetasti komplexu Orion A vzdaleného cca 450 pc, jenz téZ zahrntijenoke-
kulovy oblak a h¥zdokupu s velmi mladymi Rzdami (hwzdokupa Trapez). Prvni kandidati
na tzv. protoh¥zdy byli nalezeni rovée praw zde.

Pokud je Zhava lzda, jeZ vysila kratkovinné ionizujicifeai obklopena mezikzdnym
(prevazre vodikovym) plynem, pak je toto &&ni dive nebo pozgi timto plynem pohlceno.
Plyn je v tomto oboru velice malogiiedny. Energie pohlcenych kvantedi se vynalozZiie-
devsim na fotoionizaci ataira k offati plynu. lonizované atomy pak &pekombinuji s volny-
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mi elektrony, picemZ jsou vyz#vany fotony i delSich vinovych délek, préznuz je me-
zihvézdny plyn ptihledny — tyto fotony mohou toto préstli opustit. Progtdnictvim me-
zihvézdného plynu tu dochazi k transformaci neviditetnéltrafialového zéeni na viditelné.

Vzhledem k tomu, Ze mezibxdny plyn nema Zadné vlastni zdroje energie, musi platit, Ze
v ustaleném stavu bude celkov¥yizg vykon oblasti H 1l roven ultrafialovému vykonu budici
hvézdy Lyy v oblasti vinovych délek mensich nez 91,2 nm. Tento vykon ovSem velmé citliv
zavisi na tepl@ hwézdy, coz je téz iiinou toho, pré oblasti H 1l pozorujeme tdka vy-
hradreé v okoli velmi hmotnych hszd spektralnifidy O a ranych typ tfidy B. Tyto hwzdy
jsou jakozto budici izdy vhodné i z tohotd/odu, Ze Ziji natolik kratce, Ze nemaji dostatek
¢asu vzdalit od své matkeé mlhoviny. V bezprogdni blizkosti Zhavych ked panuje nato-
lik vysoka teplota, Ze se veSkery mezibdny prach vypé a v okoli h¥zd se tak setkAvame
jen s horkym plynem, vémz jednoznéné previada vodik.

NejvétSi a nejjasgjsSi oblasti H 1l gedstavuji z hlediska svého &sliného vykonu
v Galaxii absolutni Spku. Co do absolutni jasnosti mohou sditpeotevienymi hwzdoku-
pami. | kdyZ je ¥tSina jejich viditelného Zéni soustedna do gkolika emisnichtar, celko-
vy vykon, ktery je zde vyZén odpovidd Zé&ému vykonu desitek tisic Slunci. Jsou
negehlédnutelné i pokud se tyka jejich velikosti — dosahuji gwamaz 1000 sdtelnych let,
ovSem typicky jsou jejich rozény mensi — cca 50 stelnych let®) Oblasti H Il v sob zahr-
nuji plyn o celkové hmotnosti od 1 do 1000 hmotnosti Slunceitlezse setkavame se situ-
aci, Ze hmotnost budici érdy je menSi neZz hmotnost oblasti H I, ktera ji obklopuje. Po
chemické strance se oblasti H Il skladagv@zi z vodiku, vyznamije v nich vSak obsaze-
no také helium, v menSi meipak uhlik, dusik a kyslik.

Tvary oblasti H Il byvaji okas dosti bizarni, vSe zde zaleZi na rozloZeni hustoty a teploty
v plynu, ktery Zhaveé hdzdy obklopuje. Pokud je okoloBxdné prosedi homogenni, pak nas
negekvapi, Ze oblast ionizovaného materidlu ma tvar koule. Rol@oule Rs, nazyvany
Stromgrenovym pologrem bude nepochyhin zaviset na pg&u ionizujicich foto, které
hvézda vysle za jednotkéasuNyy a téZ na koncentraci vodikovych atomokoli ny. Cim
vySSi tato koncentrace bude, tiffive se ionizujici fotony spi®buji a dosah ultrafialového
z&eni vychazejiciho z kezdy bude mensi.

3.4.2 Planetarni mlhoviny

Velmi podobr jako oblasti ionizovaného vodiku se chovaji i fglanetarni mlhovinykteré
predstavuji kratkodobou epizodu (cca 5*IH) ve vyvoji hwzd slunéni hmotnosti. Plane-
tarni mlhoviny jsou odvrzenymi plynnymi obalkamiéad o polongru cca 0,1 pc, hmotnosti
typicky 0,5 M, a z&ivym vykonem az 100 Slunci (!),istini hustotou - 10 ¢astic/n?,
Planetarni mlhoviny se zvolna rozpinaji, a to rychlosti cca 20 km/s.

K z&eni jsou planetarni mlhoviny buzeny centralnim elektréraegenerovanym zbyt-
kem hwzdy o teplot 10° aZ 16 kelving, ktery z&i v ultrafialovém oboru elektromagnetické-
ho z&eni. Viditelné z#&eni planetarnich mlhovin je tak rasin vysledkem transformace
ionizujiciho z&eni budici hézdy. Ve spektrugchto plynnych mihovin najdeme kr@nemis-
nich ¢ar Balmerovy séri€éetné emisntary zakazanychipchod silné ionizovanych atorin
[O 1], [O 1], [Ne 11].

V sowasnosti zname v nasSi Galaxitep tisic planetarnich mlhovin, je vSak mozne, Ze
jsme jich utity poc¢et p'ehledli v disledku mezih¥zdné extinkce.

®) Takto velika je i znama oblast H II, znama t&bjaelka mlhovina v Orionu



4 Atmosféry horkych hvézd

4.1 Popis zareni ve hvézdnych atmosférach

V podstaté vSechny informace, které o hvézdach mame, ziskavame studiem jejich elektromag-
netického zareni. Proto je znalost presného fyzikdlniho stavu oblasti, ze které k nam elek-
tromagnetické zareni hvézdy prichazi, klicova k pochopeni déju, které ve hvézdé probihaji, i
k pochopeni jejiho predchoziho i budouciho vyvoje. Oblast, z niz k ndm elektromagnetické
zéreni hvézdy prichézi, se nazyva hvézdnd atmosféra. Ackoliv hmotnost hvézdné atmosféry
predstavuje jen velmi malou ¢ast hmotnosti celé hvézdy, je jeji studium stejné dilezité, jako
studium vnitini strukury hvézdy.

Proto byla také vypracovana velice podrobna teorie, které popisuje Sifeni elektromagnetic-
kého zareni v atmosféfe hvézdy a jeho interakci s latkou. Zaklady této teorie si nyni ukdzeme.
Jednou z nejdulezitéjsich veli¢in pouzivanych pro popis hvézdnych atmosfér je specifickd in-
tenzita zdreni I(r,n,v,t). Ta se definuje pomoci mnozstvi energie d€, proslé jednotkovou plo-
chou dS v bodé r ve sméru n do prostorového thlu dw v intervalu frekvenci (v,v+dv) v case t
za Cas dt. Tedy

d€ = I(rn,w,t)dScost dw dv dt, (1)

kde @ je tthel mezi smérem n a normalou k plose dS (viz. obr. 1). Pfi zavadéni dalsich veli¢in
budeme pro jednoduchost predpokladat, ze studovanad atmosféra je stacionarni (ale ne nutné
statickd) a sféricky symetrickd. V takovémto pfipadé zavisi intenzita zafeni pouze na poloméru
r, thlu 0 a frekvenci v. V astrofyzice je navic zvykem vyznacovat zavislost veli¢in prostied-
nictvim indexu, tedy naptiklad I, = I(r,v). Stredni intenzita zdveni J(r,v) (nulty moment
intenzity) se zavadi vztahem

1
J, = J(ry) = %/_1 I(r,p,p)dp. (2)

Zde je zavedena, jak je v astrofyzice béznym zvykem, proménnd p vztahem p = cos6. Je
mozné ukazat, ze stfedni intenzita zafeni souvisi s hustotou zafivé energie Er(r),

En(r) = 27 /0 " ). 3)

C

Déle zavedeme tok zdreni F(r,v) tak, aby veliéina F - dS vyjadfovala mnozstvi energie,
protékajici ploskou dS za jednotku ¢asu v jednotkovém intervalu frekvenci. V ptipadé sféricky

dS

Obrazek 1: K definici specifické intenzity zateni I(r,n,v,t)
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symetrického prostiedi je nenulova pouze radialni slozka vektoru toku zareni,

1
F(ry)=F.(ryv) = 271'/ I(r,p,v) pdp. (4)
-1
Vidime, zZe tok zafeni je prvnim momentem intenzity zafeni. Pii vypoctech je téz duilezity
integral vektoru toku zareni pres frekvence,

o
F(r)= / F(ry)dv. (5)
0
Podil F/c? je hustota hybnosti, svizané s polem zafeni.

4.2 Opacita a emisivita v atmosférach horkych hvézd

Béhem prichodu fotont hvézdnou atmosférou dochazi k jejich pohlcovani a opétovnému vy-
zafovani, pripadné k jejich rozptylu. Tyto procesy se jako celek oznacuji jako pfenos zafeni.
Je rozumné procesy vedouci k pohlcovani zareni a procesy vedouci k emisi zafeni popisovat
oddélené. Proto se zavadi extinkéni koeficient' x(r,u,v) a emisni koeficient n(r,u,v). Budeme
sledovat elementarni objem, omezeny plochou dS a tloustkou ds. Cést energie 6€ pohlcené
timto elementem za ¢as dt ze zafeni o intenzité I(r,u,v) v intervalu frekvenci dv, dopadajiciho
ve sméru normdaly k dS v elementu télesného thlu dw je rovna

o0& = x(r,pu,v) I(r,pu,v)dS ds dwdr dt. (6)

Déle tento element vyzaruje energii 0€ v intervalu frekvenci dv do télesného thlu dw ve sméru
n za ¢as dt, pro kterou plati:

o0& = n(r,u,v)dS dsdwdrdt. (7)

Pri popisu pohlcovani zafeni latkou se obvykle rozdéluje extinkéni koeficient na dva cleny.
Zavadi se absorp¢ni koeficient x?(r,u,v) pro ,pravou absorpci, pii které dochézi k pohlcovani
jednotlivych fotont a na koeficient x*(r,u,v) popisujici rozptyl. P¥itom plati vztah

X(nM?V) - Xa(rnu,’y) + Xr(V”7M7V)- (8)

V pfipadé nepohyblivé atmosféry je ¢asto koeficient x?(r,u,v) izotropni. Naopak v pohybujicim
se prostiedi absorpéni koeficient diky Dopplerovu jevu zavisi na velikosti projekce vektoru
rychlosti latky ve sméru pozorovatele, ztraci tedy svoji izotropii. Podobné emisni koeficient
zplsobeny tepelnym zafenim je v nepohyblivych prostfedich izotropni. Prispévek zapfic¢inény
rozptylem vSak neni izotropni ani ve statickém prostfedi. Pro jednoduchost vsak v dalsim
textu prostorovou zavislost koeficientti absorpce a emise zanedbame.

Pokud v dané atmosfére je celkem N procesi, v diasledku kterych je atmosféra schopna
absorbovat a rozptylovat zafeni, pak je celkovy absorpéni koeficient dan souc¢tem prispévku
Xi(r,u,v) jednotlivych procest

N N
X(T7M7V) = Z XZ‘(V“,/L,V) - Z O'Z'(T,,U,,I/)TLZ‘ (T)7 (9)
i=1 i=1

kde n;(r) je koncetrace ¢astic schopnych absorbovat zafeni v disledku i-tého procesu a o; je
uéinny priarezem tohoto procesu. Pokud je napfiklad extinkéni koeficient dan pouze rozptylem
zareni na volnych elektronech, pak

X(T,/,L,V) = OThMNe, (10)

1Oznagovany také jako absorpéni koeficient.
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kde ne je koncentrace volnych elektroni a oy, je uéinny prurez Thomsonova rozptylu.

Jednotlivé zdroje opacity v atmosférach hvézd je mozné rozdélit na vdzané-vdzané (pte-
chody mezi energiovymi hladinami daného iontu), vdzané—volné (ptechody vedouci k ionizaci)
a volné-volné (interakce mezi ionty a volnymi elektrony, pii kterych dochézi k absorpci fo-
tonu). Vazané—vazané prechody vedou ke vzniku spektralnich ¢ar, vdzané—volné a volné—volné
prechody tvofi spojité spektrum (kontinuum).

Mezi nejdtlezitéjsi zdroje ¢arového spektra horkych hvézd ve viditelné oblasti patfi prede-
vsim procesy spojené s vodikem a heliem a CNO prvky v oblasti ultrafialové. Pro vytvareni
spojitého spektra horkych hvézd jsou rozhodujici rovnéz vazané—volné a volné—volné piechody
vodiku a helia. U zvlast horkych hvézd je vyznamny i rozptyl zafeni na volnych elektronech.

4.3 Rovnice prenosu zareni a jeji feseni
4.3.1 Rovnice pfenosu zareni

Rovnice prenosu zdreni je analogii Boltzmannovy rovnice pro pripad fotonového plynu. V ne-
relativistickém pripadé nabyva pro sféricky symetrickou stacionarni atmosféru tato rovnice

tvar
1—p?

() S ) = () = X)), (11)

Ozna¢ime-li zdrojovou funkci (vydatnost) S(r,v) jako podil koeficientu emise a absorpce

S(ry) = nirv) (12)

pak je mozné rovnici pfenosu zareni prepsat téz jako

() + =2 ) = —x(r) L) = S(r)] (13)

Pro pripad planparalelni stacionarni atmosféry ma rovnice pfenosu zareni tvar

Bz ) = () — X)) (14)

Zavedeme-li optickou hloubku 7 jako celkovou absorpci zafeni latkou podél normaly, pak za
predpokladu izotropnosti absorpéniho koeficientu

dr(z,v) = —x(z,v)dz, T(z,v) = / ) x(2',v)d, (15)

kde zmax znaci povrch atmosféry, na kterém je opticka hloubka rovna nule. Zaporné znaménko
ve vzorci (15) vyjadiuje, Ze optickd hloubka s rostouci vyskou v atmosféte klesa. S pouzitim
této optické hloubky a definice vydatnosti (12) je mozné piepsat rovnici pfenosu zareni (14)
jako
or,
Ma—Ty =
Pfipomenime, Ze indexy v, pfipadé A oznacuji veli¢iny vztazené k jednotce frekvence (v) nebo
vinové délky (\).
Zdriva sila (na jednotku objemu) je zptsobena predavanim hybnosti fotont latce hvézdné
atmosféry pii procesech absorpce a rozptylu, a je dana integralem

I,—S,. (16)

1 o.0]
foar = E/o x(r,v)F(rp)dv. (17)
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4.3.2 Zareni v neabsorbujicim prostredi za predpokladu sférické symetrie

Budeme studovat pfenos zafeni v neabsorbujicim a nevyzafujicim prostfedi (v oblasti nad
atmosférou hvézdy) za predpokladu sférické symetrie. Nejprve si v§imnéme, Ze z rovnice pie-
nosu zareni (11) plyne, Ze intenzita zéfeni je na daném paprsku konstantni a nezavisi tedy na
vzdalenosti od hvézdy,

0
g I(r,u,v) =0 pro p = konst. (18)
”

Pokud sledujeme zatfeni hvézdy o poloméru R, prochézejici prihlednym prostiedim, pak pri
vypoctu stiedni intenzity (2) neni nutné integrovat pres vSechny thly u ale pouze od thlu g,
pod kterym vidime polomér hvézdy

fe=1/1— <&>2. (19)

Vzorec (2) je tedy mozné prepsat jako

1
Iow) =5 [ 1) dp. (20)
He

Ve zjednoduseném piipadé kdy specifickd intenzita I(r,u,r) nezavisi na thlu p, je mozné
s uzitim nezavislosti intenzity zareni na vzdalenosti od hvézdy predchozi vzorec prepsat jako

J(rv) = WI(Ryv), (21)

kde koeficient ziredéni W popisuje oslabeni zafeni vlivem vzdalenosti od zdroje

1/2
1 R.\?
=—d1-|1-(== 22
W 2 [ < T > (22)
Obdobné lze v nasem piipadé zjednodusit vzorec (4) pro tok zafeni jako
1 R\ 2
F(ry) = 271'/ I(r,p,v)pdp =7 <7*> I(R.v). (23)

Vidime, Ze soucin r?F(r,v) zlstava konstantni. ProtoZe tok zafeni udavd mnozstvi energie
proslé jednotkovou plochou, proto pfedchozi vzorec znamenad, ze celkova zafiva energie se za-
chovava. To plati v atmosférach horkych hvézd, kde jedinym dilezitym mechanizmem pfenosu
energie je pfenos energie zafenim. O takovychto atmosférach fikame, Ze se nachazeji v zdrivé
rovnovdze. Protoze soucin 72F(r,v) nezavisi na poloméru, je vyhodné zavést zdrivy vikon
hvézdy pomoci toku zareni (5) jako celkové mnozstvi energie vyzarené hvézdou

L =4nr?F(r). (24)
S pomoci zafivého vykonu hvézdy je mozné zavést efektivni teplotu hvézdy Tyt jako

T4 L

= 25
ef 47T0'RR3 9 ( )

kde oR je Stefanova—Bolzmannova konstanta,

2o kA

= 55 = 56705110 ergem s~ Kt = 5,67051. 10 S Wm s KL (26)
C

OR
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4.3.3 Homogenni planparalelni vrstva

Pro pfipad homogenni planparalelni vrstvy, ve které zdrojova funkce nezavisi na vysce z, je
mozné rovnici pfenosu zafeni (16) jednoduse integrovat. Budeme pfedpoklddat, Ze na vrstvu
v bodé z = 0 dopadé zéfeni o intenzité I,(0), geometrickd hloubka vrstvy je D a opticka
hloubka vrstvy je 7p. Za téchto piredpokladi je intenzita zafeni vystupujiciho z vrstvy rovna

I,(D)=1,0)e ™ +5,(1—e). (27)

Vrstva, ktera je opticky tlustd, ma velkou optickou hloubku, 7p > 1, intenzita vystupujiciho
zareni z takovéto vrstvy je dana funkci zdroje této vrstvy,

I,(D) ~ S, (28)

Naopak vrstva s malou optickou hloubkou, 7p < 1, se nazyva opticky tenkd a pro intenzitu
vystupujici z vrstvy plati

L(D) ~ I,(0) + [S, — L(0)] 7p. (29)

Rizné typy FeSeni rovnice pienosu zareni (27) jsou uvedeny na obr.2.

4.4 Termodynamika latky hvézdné atmosféry

Interakce elektromagnetického zafeni je v teorii hvézdnych atmosfér popisovana extinkénim
a emisnim koeficientem. Tyto koeficienty jsou slozité zavislé na poloze ve hvézdné atmosfére,
na frekvenci zafeni a jsou urceny obsazenim energiovych hladin a stupném ionizace atomu a
ionti. Proto pro popis atmosfér hvézd musime znat termodynamicky stav jejich latky.

Latka v atmosférach horkjch hvézd je vétSinou silné ionizovana. Pfi vypoctu termody-
namického stavu atmosféry tedy vétSinou muzeme zanedbat vliv molekul a prachu a staci
uvazovat pouze procesy ionizace, excitace a opacné procesy.

Pro popis ionizacni a excita¢ni rovnovahy ve hvézdnych atmosférach se nejcastéji pouzi-
vaji dva odlisné pristupy. Pfi popisu atmosfér hvézd nemizeme z principu predpokladat, Ze
se tyto atmosféry nachéazeji ve stavu termodynamické rovnovahy, protoze pak by ve hvézdné
atmosfére nesmél existovat nenulovy tok zareni. Pro mnohé hvézdy je vsak vhodny predpo-
klad tzv. lokdlni termodynamické rovnovdhy (LTE), v ramci které predpokladame, Ze obsazeni
hladin a jednotlivych ionizacnich stupnu je déno stejnymi vztahy jako v pfipadé termodyna-
mické rovnovéhy (pro plazma s danou hustotou a chemickym slozenim tedy zavisi pouze na
lokalni hodnoté teploty T'). V ptipadé LTE v8ak jiz nepfedpokladame, Ze i zafeni je v tepelné
rovnovaze a proto teoretické spektrum atmosféry v LTE jiz neodpovida Planckové funkci.
Predpoklad LTE je obvykle splnén v piipadé, kdy obsazeni hladin a ionizace jsou urceny
predevsim srazkami atomil a iontid s elektrony.

Ioniza¢ni rovnovaha v piipadé LTE je urcena tzv. Sahovou rovnici. V takovémto pripadé
pro podil koncentraci iontt ioniza¢nich stupnu j a j + 1 plati vztah

N, um) 1 R Ny
Ny U (1) 2 \ 2rmekT eXp(kT)’ (30)

kde n, je koncentrace elektronti, U;(T") a Uj41(T) jsou parti¢ni funkce jednotlivych ioniza¢nich
stupni, me je hmotnost elektronu a x ; je ionizac¢ni potencial. Excitacni rovnovaha v pfipadé
LTE je dana Bolzmannovym rozdélenim

Tvj 9ij Xij
SV — 24 31
N, U;(T) eXp( kT)’ (81)
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Obrazek 2: Vystupujici zafeni z homogenni planparalelni vrstvy pro rizné hodnoty optické
hloubky a zdrojové funkce vrstvy spoctené podle v zorce (27). Vievo nahote: V pfipadé opticky
tlusté homogenni vrstvy zadné spektralni ¢ary nepozorujeme. Tento pripad v astrofyzice bézné
nenastava, protoze opticky tlustou latku v astrofyzice ve vétsiné pripadu nelze povaZovat za
homogenni. Vpravo nahore: Pokud na opticky tenkou vrstvu nedopada zadné zafeni v daném
intervalu frekvenci, pak pozorujeme ve spektru emisni ¢ary. Tento obrazek dobie ilustruje
napiiklad vznik emisnich ¢ar planetarnich mlhovin. Vievo dole: Pokud na opticky tenkou
vrstvu dopadé zafeni s intenzitou mensi nez je zdrojova funkce vrstvy, pak opét pozorujeme
emisni ¢aru. Tento obrazek ilustruje vznik emisnich ¢ar ve hvézdném vétru. Vpravo dole: Pokud
na opticky tenkou vrstvu dopadd zareni s intenzitou vétsi nez je zdrojova funkce vrstvy, pak
pozorujeme absorpéni ¢aru. Obrazek ilustruje vznik absorpénich ¢ar ve hvézdnych atmosférach.
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kde n;; je obsazeni 7 hladiny iontu j, g;; je statistickd vaha dané hladiny a ;; je jeji excitacni
potencial. V pripadé LTE navic plati, Zze pomér koeficientu emise a absorpce je roven Planckové

funkci B,, ,
5, =B, =2 E— (32)
c® exp (W) —1
Pro mnohé hvézdy vsak ani predpoklad LTE nestaci. Pokud je ioniza¢ni nebo excitacni
rovnovéha uréena spiSe zafivymi procesy neZ procesy srazkovymi (nepruznymi srazkami mezi
atomy, ionty a elektrony), pak je nutné pouzit predpoklad tzv. statistické (dynamické) rovno-
vahy, casto nepfilis vhodné oznacované jako NLTE. To se tyka nejcastéji pravé horkych hvézd,
jejichz intenzivni pole zafeni podstatné ovliviiuje procesy ionizace a excitace. Excita¢ni a ioni-
zac¢ni rovnovaha pak nezavisi pouze na teploté a hustoté plazmatu, ale také na stredni intenzité
zafeni. Pfi zapisu rovnic statistické (dynamické) rovnovahy je nutné pro kazdou studovanou
hladinu zapocitat ¢etnosti vSech procesti, které ovliviiuji obsazeni dané hladiny. Je tedy nutné
zapoCitat srazkovou excitaci a deexcitaci (v pfipadé horkych hvézd tedy predevsim vliv srazek
s volnymi elektrony), zafivou excitaci a deexcitaci a samoziejmé odpovidajici pfechody pro
ionizaci a rekombinaci. Lze ukézat, ze pokud jsou obsazeni jednotlivych hladin uréovana pie-
devsim srazkovymi procesy, potom rovnice statistické rovnovahy vedou k tymz vysledktim
jako rovnice popisujici LTE (za pfedpokladu, Ze rozdéleni rychlosti volnych elektront je dano
Maxwellovym rozdélenim).

4.5 Modely atmosfér horkych hvézd

Rovnici pfenosu zafeni spolu s rovnicemi popisujicimi obsazeni hladin, rovnici hydrostatické
rovnovahy a pfipadé rovnici popisujici tok energie prostfednictvim konvekce (kterd se vSak
v8ak v povrchovych vrstvach horkych hvézd nastésti prilis neuplatiiuje) je mozné vyuzit pro
vypocet modeli hvézdnych atmosfér. Modelem atmosféry se rozumi pribéh ruznych fyzikal-
nich veli¢in a parametra (hustoty latky a elektront, elektronové teploty, obsazeni energiovych
hladin a dalsi) v atmosféfe hvézdy. Parametry pro vypocet modelt hvézdnych atmosfér jsou
efektivni teplota, velikost gravita¢niho zrychleni na povrchu hvézdy, chemické slozeni atmo-
sféry a pripadné polomér hvézdy v pripadé sféricky symetrickych model atmosfér.

Modely hvézdnych atmosfér délime na dva druhy. Pokud pro vypocet obsazeni pouzivame
predpoklad LTE, pak se tyto modely nazyvaji LTE modely hvézdnjch atmosfér, pokud vSak
pouzivame obecnéjsi rovnice statistické rovnovahy pak ziskavame tzv. NLTE modely. Pro
horké hvézdy predevsim spektralnich tfid OB se ¢asto pouzivaji NLTE planparalelni modely
TLUSTY (Hubeny). V pfipadé chladnéjsich horkych hvézd se ¢asto muzeme setkat s LTE
modely ATLAS9 (Kurucz).

Na zékladé spoc¢teného modelu atmosféry je mozné spocitat podrobné teoretické (synte-
tické) spektrum hvézdy. Syntetickd spektra je pak mo’né porovnat s pozorovanymi. Lze je
pripadné vyuzit pro uréovani parametri hvézdnych atmosfér (efektivni teploty hvézdy, gravi-
ta¢niho zrychleni na povrchu, chemického slozeni).
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5 Spektroskopicka diagnostika horkych hvézd

5.1 Spektrum horkych hvézd

Hvézdné spektrum je zobrazeni zafeni hvézdy jako funkce vinové délky. Veli¢ina, kterou pii
kresleni spektra obvykle zobrazujeme, je intenzita zafeni Z(\) (ta je vSak odlisna od specifické
intenzity I,,), pfimo tmérnda zafivému toku Fy. Z praktickych duvodu se odlisuji dvé slozky
spektra, spojité spektrum a carové spektrum. Spojité spektrum se obvykle méni relativné po-
malu s vlnovou délkou, pro jeho vznik jsou dilezité vazané—volné a volné—volné prechody a
rozptyl zareni na volnych elektronech, tedy procesy, které nejsou na vlnové délce prilis zavislé.
Naopak ¢arové spektrum vznikajici jako dusledek vazané—vazanych prechodu (viz. obr. 3) se
podstatné vice méni s vilnovou délkou.

intenzita

kontium spektralni ¢ara

e TN

Cervené
kifdlo

Z(\)

modré
kiidlo

jadro cary

T
Ao vinova délka

Obrazek 3: Spojité spektrum a spektralni ¢ara

V mnohych piipadech se spektrum z praktickych divodi nezakresluje jako zavislost inten-
zity zéfeni (& zarivého toku) na vlnové délce, ale jako intenzita zafeni podélend pomyslnou
intenzitou zareni v kontinuu, tedy Z(X)/Z.(A).

Pro popis Sitky ¢ary se pouziva velikost Sitky ¢ary v misté poloviéni centralni hloubky
¢ary. Pro vyjadreni sily ¢ary se pouziva ekvivalentni $itka Cary definovana jako

TN -TO) [ T(h) ~ T
Wi = /oo .oy A /oo Z0og W (33)

kde Z.(A) je intenzita v kontinuu a Ag je vlnova délka stiedu ¢ary. Nazev ekvivalentni §itka je
odvozen od faktu, ze W) znadi $itku obdélniku vysky Z.()), ktery odpovida stejnému mnozstvi
energie jaké odebrala ze zafeni spektralni ¢ara.

5.2 Typy profila spektralnich ¢ar

Jednim z nejrozsifenéjsich profila spektralnich ¢ar je absorpcni profil (obr. 6). Typicky vznika
v atmosférach, ve kterych teplota (a zdrojova funkce) klesaji s rostouci vyskou v atmosfére
(viz. obr. 2). Protoze absorpéni koeficient je nejvétsi v jadie ¢ary, proto v jadie ¢ary pozo-
rujeme zafeni, které vznika ve vysSich vrstvach atmosféry hvézdy nez zafeni ve kiidlech car.
V disledku poklesu teploty s vyskou klesa zdrojova funkce a tedy také klesa intenzita zareni
v dané care.

V pfipadé horkych hvézd se také asto objevuje emisni profil spektralnich ¢éar (obr. 6).
Obecné vznikd v atmosférach, ve kterych zdrojova funkce roste s vyskou (viz. obr. 2). To muze
znacit pritomnost obalky v okoli hvézdy. Emisni profil vsak muZe vznikat také jako dtsledek
mistniho narastu teploty s vyskou v atmosfére hvézdy. Pfipomenme si, ze také absorpcni profil
vznika jako dusledek zavislosti teploty na vysce, ale v atmosféie, ve které naopak teplota klesa
s vyskou.
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Obréazek 4: Pozorované a normované spektrum hvézdy HD 37776 ziskané 2m dalekohledem
v Onfejové (pozorovatel M. Netolicky)
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Obrazek 5: Ekvivalentni sitka ¢ary

Nékteré z hvézd spektralniho typu B maji tzv. Be profil spektralnich car. Tento emisni
profil vznika v rotujicim disku v okoli téchto hvézd (viz. obr. 7). Sklada se z emisniho profilu
s centralni absorpci. Posledni z vyznac¢nych druht profila spektralnich ¢ar, které jsou typické
pro nékteré horké hvézdy, je tzv. P Cyg profil spektralnich éar (obr. 8). Tento spekralni
profil se skladd z absorpéni slozky v modré oblasti ¢ary a z emisni slozky v ¢ervené oblasti.
Vznika v rozsahlé rozpinajici se obélce, ve hvézdném vétru. Vznik obou zminovanych profilt
si podrobnéji vysvétlime pozdéji.
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(a) (b)
Obrazek 6: (a) Absorpéni profil spektralni ¢ary. (b) Emisni profil spektralni ¢ary.
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Obréazek 7: Be profil spektréalnich ¢éar (x Dra (B6IIIpe), 2m dalekohled v Ondfejové, Saad a
kol. 2004)
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Obrézek 8: P Cyg profil spektralnich ¢ar (hvézda HD 163758, pozorovano HST)
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Obrazek 9: Porovnani rozsifeni ¢ary urceného srazkovym rozsifenim (dano Lorentzovam pro-
filem) a Dopplerovym rozsifenim (dédno Gaussovym profilem)

5.3 Rozsifeni spektralnich ¢ar

Profil ¢ar, které pozorujeme ve hvézdném spektru, je zpravidla uréen souhrou nékolika pro-
cesti. Obsahuje informace o fyzikalnim stavu oblasti, kterymi zareni prochézi a o obsahu daného
prvku v atmosfére hvézdy. Existuje nékolik mechanizmi, které jsou schopny zvétsit neostrost
jednotlivych hladin atomu. To se pak projevi rozsifenim spektralnich ¢ar. Siiku ¢ar také ovli-
viiuje pohyb ¢astic vuci pozorovateli.

Elektron na excitované hladiné atomu, ktery neni ovliviiovan zadnymi vnéjsimi vlivy,
zustava konecné dlouhou dobu. Tato doba v dtsledku Heisenbergova principu neurcitosti
urcuje prirozenou Sirku spektralni ¢ary. Ta je obvykle velmi mala a v pripadé atmosfér horkych
hvézd ji muzeme zanedbat.

Srdzkové rozsirent spektralnich ¢ar vznika diky pritomnosti dalsich ¢astic v okoli atomu,
ktery vyzaruje. Okolni nabité ¢astice prostfednictvim Coulombovy interakce ovliviiuji atom,
ktery vyzaruje a v zasadé zkracuji dobu po niz je atom v excitovaném stavu. Srazkové rozsiteni
spektralnich ¢ar roste s rostouci koncentraci ¢astic a je tedy vétsi pro latku s vyssi hustotou
(s vy$$im tlakem). Profil ¢ary rozsifeny pouze v disledku srazek je dan Lorentzovym profilem

r

$(v) = (V_Vo;i CR (34)

kde 1y je frekvence stfedu ¢ary a I' je parametr, ktery udava sirku c¢ary.

Dopplerovo rozsiteni spektralnich ¢ar vznika jako dtsledek Dopplerova jevu pii neuspora-
daném tepelném pohybu castic. Je tedy dulezité pro latku s nizkou hustotou a vysokou tep-
lotou. Pokud je dané ¢ara rozsifena predevsim v disledku Dopplerova rozsifeni, pak je jeji
profil dan Gaussovou funkci

(v — V0)2] ’ (35)

kde polositka rozdéleni souvisi s teplotou latky 7' vztahem

Y [2kT
Avp = vtepzoa Vtep = 7, (36)

kde m je hmotnost absorbujicich ¢astic (atomd, ionti).
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Obrazek 10: Vliv rotace na profil spektralnich ¢ar. Nakresleno je pfedpovézené (syntetické)
spektrum hvézdy hlavni posloupnosti s Ter = 22 000 K, ziskané programem SYNSPEC (Hubeny
2000).

Mikroturbulentni rozsirent spektralnich car je zptisobeno neusporddanym pohybem jed-
notlivych ¢asti hvézdné atmosféry. V pripadé chladnéjsich hvézd je mikroturbulentni rozsiteni
dusledkem konvektivnich pohybt v atmosférach, pri¢iny mikroturbulentniho rozsifeni ¢ar hor-
kjrch hvézd nejsou stale prilis jasné.

Rotacni rozsireni spektralnich ¢ar je disledkem rotace hvézdy. Protoze se k nam diky rotaci
jedna ¢ast atmosféry hvézdy pribluzuje a druhd vzdaluje, dochézi v jejim disledku k rozsireni
spektralni ¢ary. Pro mnohé ¢ary horkych hvézd se jedna o dominantni druh rozsirovani. Z jeho
velikosti nejsme ale schopni ur¢it pfimo rota¢ni rychlost hvézdy (na rovniku) v, ale pouze
jejl prumét v, sin, kde ¢ je tthel sklonu mezi osou rotace a smérem k pozorovateli. Pokud
osa rotace je kolma na smér k pozorovateli, pak sini = 1 a rotac¢ni rozsifeni je nejvétsi. Po-
kud naopak osa rotace mifi pfimo k pozorovateli, pak sini = 0 a my zadné rotac¢ni rozsiteni
nepozorujeme. VIiv rotace na profil spektralnich ¢ar je zndzornén na obr. 10. V prvnim pfi-
blizeni plati, Ze profil ¢ary ovlivnény rotaci je dan konvoluci profilu ¢ary nerotujiciho hvézdy
a rota¢niho profilu, ktery zavisi pouze na velikosti vy sin 4.

5.4 Urcovani hvézdnych parametru ze spekter

Porovnanim pozorovaného hvézdného spektra s jeho teoretickou predpovédi je mozné od-
hadnout zékladni parametry atmosfér horkych hvézd, efektivni teplotu hvézdy Ty, gravitacni
zrychleni na povrchu hvézdy g (obvykle se pouzivé logaritmus jeho hodnoty v jednotkach CGS,
log g) a chemické slozeni atmosféry hvézdy. Analyzou hvézdného spektra je také mozné uréit
prumét rotac¢ni rychlosti v, sin 4, indukci magnetického pole, rozloZeni prvka na povrchu aj.

Efektivni teplota hvézdy Ty a gravitacni zrychleni na povrchu hvézdy log g jsou u hodné
horkych hvézd obvykle uréovany spole¢né fitovanim dvou vybranych skupin spektralnich ¢ar
z nichz jedny jsou citlivé predevsim na efektivni teplotu a druhé na gravitaénim zrychleni
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Obrazek 11: Priklad urceni efektivni teploty pomoci porovnani pozorovaného (vyznaceneného
v grafu silnou ¢arou a body) toku a toku spocteného pro dvé rizné hodnoty efektivni teploty
(tenkd ¢ara a ¢arkovana ¢ara) pro hvézdu § CMa (Cassinelli a kol. 1996).

r ioniza¢ni rovnovaha -

vyssi Balmerovské ¢ary |

log g
T

IOg Tet

Obréazek 12: Schematické vysvétleni urcovani Ty a log g pomoci dvou sad car, z nichz jedna
zavisi predevsim na T (ionizac¢ni rovnovéha, pro horké hvézdy se typicky pouzivé ionizaéni
rovnovaha mezi He I a He II, Si II, Si IIT a Si IV, Mg I a Mg II) a druhé na logg (vyssi
Balmerovy ¢ary).

(viz. obr. 12). Pokud bychom ve spektru pozorovali spektralni ¢ary jejichz rozsiteni by bylo
ddno pouze jednim druhem rozsiteni (Dopplerovym nebo srazkovym), pak by bylo uréovani
parametri hvézdnych atmosfér bylo jednoduché. Z car, které jsou rozsifeny Dopplerovym
roz§ifenim v dtsledku neusporddaného tepelného pohybu ¢astic bychom urcili teplotu at-
mosféry hvézdy, z Car rozsifenych srazkovym rozsifenim hustotu atmosféry a nasledné také
povrchové gravitaéni zrychleni. Ve skutecnosti tomu tak ale nikdy neni, profil spektralnich car
vétsinou zavisi jak na teploté, tak na hustoté a navic se obé veli¢iny méni s vyskou v atmo-
sféte. Proto se pro urceni efektivni teploty hvézdy T a gravita¢niho zrychleni na povrchu log g
fily ¢ar rtznych ionizacnich stupna a Balmerovych ¢ar odpovidaji profilim pozorovanym. Pro
urcovani se pouzivaji obvykle vyssi Balmerovy ¢ary, protoze ty jsou méné ovlivnény hvézdnym
vétrem. Bod, ve kterém se jednotlivé kiivky protinaji, urcuje hledané parametry hvézdy.

Jednou z dalSich moznosti urceni efektivni teploty hvézdy je pfimé porovnani pozorova-
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ného toku zafeni a toku zareni spocteného na zakladé modeli atmosfér (napf. obr. 11). Timto
zpusobem je mozné ziskat vysoce spolehlivou hodnotu efektivni teploty. Ziskani vérohodného
pozorovaného toku zafeni vSak je velice obtiZné, protoze zareni hvézdy byva ovliviiovano me-
zihvézdnou extinkci. Navic pfesné kalibrace pristroji v ruznych oblastech elektromagnetického
zareni je vysoce narocna.

Chemické slozeni hvézdy je mozné urcit porovnanim pozorovaného a modelového spektra
pro riazné velikosti obsahu jednotlivych prvka v atmosféfe hvézdy. Pro toto porovnani neni
nutné sledovat cely profil jednotlivych ¢ar, ktery je poznamenan riznymi druhy rozsifeni, ale je
mozné s vyhodou porovnavat ekvivalentni $irky jednotlivych ¢ar. Dilezitym tdajem je obsah
helia Y, ktery udéava hmotnostni podil atomt helia, Y = my.N (He)/ (muN (H) + mp. N (He)),
kde my1e a myr jsou hmotnosti atomu helia a vodiku. Celkovy hmotnostni podil ostatnich prvka
tézsich nez bor (Casto oznacovanych jako kovy) se oznacuje jako Z. Tuto hodnotu obvykle vzta-
hujeme ke slune¢nimu hmotnostnimu podilu prvkid Zs), ¢asto se tedy miizeme setkat s obsahem
kovii udavanym jako podil Z/Z . Pii spektroskopické analyze vsak obvykle uréujeme chemicky
obsah jednotlivych prvka — abundanci. V takovém piipadé pak byva obsah prvku A vyjadfen
pomoci slune¢niho chemického slozeni, [A/H]=log(N(A)/N(H)) —log(N(A)/N(H))e. Pokud
je veli¢ina [A /H] kladn4, pak abundance daného prvku ve hvézdné atmosféte je vétsi nez abun-
dance slunec¢ni, pokud je naopak veli¢ina [A/H] zadporna, pak je abundance daného prvku ve
hvézdné atmosfére mensi nez abundance slunecni. Abundance se také casto vyjadiuji v loga-
ritmické skéle vzhledem k vodiku, log e(A) = log(N(A)/N(H))+12. VSimnéme si, Ze z definice
plati e(H) = 12.

Jak jsme se jiz jsme zminovali, profil ¢ary ovlivnény rotaci je v prvnim pfiblizeni dén
konvoluci profilu ¢ary nerotujici hvézdy a rota¢niho profilu. Toho je mozné vyuzit pro urcéeni
hodnoty primétu rotacni rychlosti vyot siné. Je nutné si vsak uvédomit, ze ve skutecnosti
zejména pro vysoké rotacni rychlosti je tento vypocet pouze priblizny, protoze v dusledku
rotace hvézda prestava byt sféricky symetrickou a efektivni teplota atmosféry hvézdy na pdlech
je vétsi nez efektivni teplota na rovniku.

5.5 Spektralni klasifikace

Hvézdy byly klasifikovany podle vzhledu svého spektra do jednotlivych spektrdlnich trid. Hlav-
nim parametrem, ktery urcuje zarazeni hvézdy do jednotlivych spektralnich tfid, je efektivni
teplota hvézdy. Zakladni posloupnost spektralnich tiid urcend klesajici efektivni teplotou je
fada O-B-A-F-G-K-M. Zéakladni charakteristiky spekter jednotlivych spektralnich t¥id hor-
kych hvézd jsou uvedeny v tabulce 1. Ukézky spekter horkych hvézd, na kterych jsou patrné
tyto spektralni charakteristiky jsou nakresleny na obr. 13.

Tabulka 1: Spektralni t¥idy horkych hvézd
Spektralni tiida Nejnapadnéjsi charakteristiky spektra

O horké hvézdy pouze s nékolika ¢arami, silné absorpéni (nékdy emisni)
¢ary He II

B absopcéni ¢ary He I, u pozdéjsich typu zesiluje H

A velmi silné ¢ary H, u pozdéjsich typu slabsi, nartstaji ¢ary Ca II

F silngjsi Ca 11, slabsi H, objevuji se éary kovu (Fe I, Cr I)

Jednotlivé spektralni tfidy jsou déle rozdéleny na podtridy 0-9, zndme tedy napfiklad
hvézdy spektralni t¥idy B0, B1, atd. V nékterych pripadech se navic pouziva i podrobnéjsi
déleni, napt. 09.5, BO0.5.

N
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Obrazek 13: Spektra horkych hvézd jednotlivych spektralnich typi horkych hvézd hlavni po-
sloupnosti ziskané spektrografem UVES (ESO, Bagnulo a kol. 2005). Jedna se o negativni
spektra, tedy spektralni ¢ary jsou svétlé, kontinuum tmavé. Je patrny nartst ekvivalentni
§itky jednotlivych spektralnich ¢ar vodiku od nejranéjsich hvézd ke spektralnimu typu AO,
déale pak ekvivalentni $itka ¢ar opét klesé. Patrné je také zesilovani spektralnich ¢ar kovi (Ca,
Mg) u hvézd pozdéjsich spektralnich typi.

je efektivni teplota hvézdy. S klesajici teplotou v atmosfére pro pozdéjsi spektralni typy hvézdy
klesa stupen ionizace v atmosfére hvézdy. Pro hvézdy pozdéjsich spektralnich t¥id (pro hvézdy
chladnéjsi) se objevuji ionty s niz$im stupném ionizace. Soucasné také s klesajici teplotou
klesa obsazeni vyssich excitovanych hladin. Jako ptiklad si uvedeme vysvétleni toho, pro¢ pro
hvézdy spektralni tfidy A pozorujeme nejsilnéjsi Balmerovy ¢ary vodiku. Intenzita Balmero-
vych Car je uréena obsazenim druhé hladiny atomu vodiku. Vodik v atmosférach ranych hvézd
spektralniho typu O je pfevazné ionizovany, tedy jeho spektralni ¢ary Balmerovy série jsou
nevyrazné. Pro chladnéjsi hvézdy roste zastoupeni neutralniho vodiku a tedy i obsazeni prvni
excitované hladiny vodiku. Pro chladnéjsi hvézdy (napfiklad spektralni tiidy F) vSak jiz klesa
obsazeni prvni excitované hladiny ve prospéch hladiny zékladni. Vysledkem je, Ze obsazeni
prvni excitované hladiny vodiku je nejvyssi pro hvézdy blizké spektralnimu typu A0, kde také
pozorujeme nejsilnéjsi cary H I. Vypocet relativniho obsazeni prvni excitované hladiny atomu
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Obrazek 14: Relativni obsazeni druhé hladiny hladiny atomu vodiku Ng/N (kde N je celkova
koncentrace atomt H) za pfedpokladu platnosti Sahova a Boltzmannova rozdéleni spo¢tené pro
koncentraci elektrontt ne = 10 cm™3. S rostouci telotou roste podle Boltzmannova rozdéleni
obsazeni prvni excitované hladiny aZ dosahuje svého maxima. Pri dalsim nartstu teploty se
podle Sahova rozdéleni zacina vodik ionizovat.

vodiku za predpokladu termodynamické rovnovahy je uveden na obr. 14.

K oznaceni spektralni tfidy se navic pridava fimské ¢islovka pro luminositni tfidu. Jednot-
livé luminositni tiidy jsou uvedeny v tabulce 2. Obecné plati, Ze pro hvézdy téhoz spektralniho
typu nalézdme obvykle uzsi ¢ary u hvézd s vyssim zéfivym vykonem, jak je patrné napiiklad
z obrazku 19. Dtivodem je to, ze hvézdy s vyssim zarivym vykonem maji vétsi polomeéry, mensi
povrchové gravitacni zrychleni a tedy fidsi atmosféry. Diky tomu je u hvézd s vys$im zafivym
vykonem mensi srazkové rozsifeni car.

Tabulka 2: Luminositni tfidy

Luminositni t¥ida Oznaceni
veleobfi Ia, Ib
nadobfi (jasni obii) I1
obri 111
podobfri v
hvézdy hlavni posloupnosti (trpaslici) A%

Pro oznaceni nékterych zvastnich vlastnosti hvézdého spektra se dale uzivaji mala latin-

emisnich car, f, které se pouziva pro nékteré hvézdy spektralniho typu O s emisnimi ¢arami,
p oznacujici pekuliarni spektrum a s ostré ¢ary. Spektralni typy nékterych znamych horkych
hvézd jsou uvedeny v tabulce 3.
Obdobou spektralni posloupnost je mozné definovat také pro Wolfovy—Rayetovy hvézdy. Pro
tyto hvézdy jsou charakteristické pouze nanejvys slabé vodikové c¢ary a casto také emisni
¢ary CNO prvki. P Cyg profily ¢ar ve spektrech jsou dikazem hvézdného vétru. Wolfovy—
Rayetovy hvézdy (WR hvézdy) rozdélujeme na dvé hlavni skupiny, WN a WC hvézdy a na
méné pocetnou skupinu WO hvézd. Ve spektru WN hvézd je dominuji emisni ¢ary vodiku a
dusiku, zatimco u hvézd WC typiu prevazuji ¢ary helia, uhliku a kysliku. WO hvézdy maji velmi
silné kyslikové ¢ary. Ve spektralni podposloupnosti WN hvézd klesa ioniza¢ni stupen dusiku,
ve spektralni podposloupnosti WC hvézd klesa ionizac¢ni stuperi uhlikovych car viditelnych ve
spektru.

49



Balmeruv skok
!

He He H® Hy He HB

Allb
-~
2
=
%4

ALy m \V\W\——v—“\[v&
3600 3800 4000 4200 4400 4600 4800 5000

AA]

Obrazek 15: Rozsifovani spektralnich car hvézd téhoz spektralniho typu s klesajicim zafivym
vykonem hvézdy. Spektra byla ziskdna spektrografem UVES (ESO, Bagnulo a kol. 2005).

Tabulka 3: Spektralni typy nékterych zndmych horkych hvézd

Hvézda Spektralni typ
¢ Pup 04 If
T Sco BOV
~v Cas BO I'Ve
Vega (a Lyr) A0V
Sirius (« CMa) A1V
CQ UMa A4pV

Spektralni klasifikace bilych trpaslikti je odvozena od vyskytu vodikovych car ve spektru.
Bili trpaslici s vyraznymi vodikovymi ¢arami ve spektru tvoii spektralni typ DA (analogie
hvézd spektralniho typu A). Efektivni teploty téchto biljch trpasliki lezi v celém intervalu
teplot bilych trpasliki — od téch nejteplejsich s Ter > 100000 K odpovidajich poc¢atku ochlazo-
vani bilych trpasliki k velmi chladnym bilym trpasliktim. Bili trpasici s vyraznymi heliovymi
¢arami tvofi posloupnost DO (analogie hvézd spektralniho typu O, Tor > 45000 K s viraznymi
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Obrazek 16: Spektra vybranych WR hvézd (SDSS)
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Obrazek 17: Spektrélni tfidy bilych trpaslika (SDSS)

¢arami He1r), DB (analogie hvézd spektralniho typu B, 11000K < T < 30000K s vyraz-
nymi ¢arami HeT) a DC (Tir < 11000 K, spektrum bez nédpadnych ¢ar). Bili trpaslici typu DO
s patrnymi ¢arami tézSich prvku se oznacuji jako DOZ. Nenalézame zadné bilé trpasliky typu
DO ¢i DB v intervalu efektivnich teplot 30 000 K — 45000 K. Tento jev, oznacovany jako ,,DB
gap“, se doposud nepodarilo uspokojivé teoreticky vysvétlit.

Tabulka 4: Spektralni klasifikace bilych trpaslikt
Spektralni tfida Nejnapadnéjsi charakteristiky spektra efektivni teplota

DA Gary Hi

DO ¢ary Hell Tor > 45000K

DOZ ¢ary He1, tézsi prvky Ter > 45000 K

DB ¢ary Hel 11000K < T < 30000 K
DC spektrum bez napadnych car Ter < 11000K
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5.6 Balmeruv skok

Toniza¢ni energie elektronu s hlavnim kvantovym ¢islem n = 2 v atomu vodiku je Fo = 3,40eV.
To znamenad, ze foton musi mit energii alespon 3,40 eV aby mohl ionizovat atom vodiku s elek-
tronem nachéazejicim se v prvni excitované hladiné. Fotony s energii mensi nez je 3,40eV
(vlnovou délkou vétsi nez 364,7nm) nejsou schopny tento atom ionizovat. V dusledku toho
opacita hvézdného materidlu pro vlnové délky kratsi nez A < 364,7nm prudce nartista. Ve
spektrech hvézd jejichz spojité spektrum je formovano vodikem proto pozorujeme tzv. Bal-
merav skok (obr. 18). Obdobné skoky je mozné pozorovat i pro mnohé dalsi excitované hladiny
predevsim vodiku a helia. Skok zpusobeny nartistem absorpce v dusledku ionizace zakladni
hladiny vodiku n = 1 (odpovidajici ioniza¢ni energii 13,6 eV a vlnové délce fotonu 91,2 nm) se
nazyva Lymaniv skok. Spojité spektrum s vlnovymi délkami mensimi nez je vlnova délka Ly-
manova skoku se nazyva Lymanovo kontinuum. Podobné se Balmerovo kontinuum ve spektru
nachézi mezi Lymanovym a Balmerovym skokem. Jesté se zminime o Paschenové kontinuu,
které se ve spektru nachézi mezi Paschenovym a Balmerovym skokem.

1 .
Lymanuv skok !
_ 1e-05 |
n
N
T
“.'E 1e-10 1 Balmeruv skok
o
-
n
o le-15
B,
>
W
1e-20
1e-25 5 :
10 100 1000 10000

A [nm]

Obrazek 18: Balmeriv skok spoceny pomoci HHe modelu hvézdné atmosféry hvézdy spektral-
niho typu B9 (J. Kubéat 2003).

Pokud by spektralni cara nebyla rozsifend, pak by se v blizkosti urcitého skoku mél nacha-
zet nekoneény pocet spektralnich ¢ar. Nic takového vSak nepozorujeme ani pomoci spektro-
grafu s vysokou rozlisovaci schopnosti. Divodem je to, Ze tato iivaha plati pouze pro nekonec¢né
azké spektralni ¢ary, ale ve skutecnosti jsou jednotlivé spektralni cary rozsifené. V pripadé
Starkovo rozsifeni pro kvantové ¢éislo horni hladiny piechodu n je timérné n?. Naopak rozdil
energii mezi jednotlivymi hladinami v atomu vodiku je timérny 1/n3. Diky tomu je pro uréitou
hladinu s kvantovym ¢islem n,, rozsifeni cary vétsi nez rozdil vlnovych délek mezi nésledujicimi
Balmerovymi ¢arami. Dalsi ¢ary splyvaji a neni je mozné odlisit. Protoze Starkovo rozsiteni
zavisi na koncentraci elektrontt n. je ¢islo nejvyssi pozorované ¢ary mozné uzit k vypoctu
koncentrace elektronii pomoci tzv. Inglisova—Tellerova vztahu

log ne = 23,26 — 7,510g ny. (37)

Je patrné, ze pokud je mozné pozorovat vétsi pocet Balmerovych car, pak je koncentrace
elektront v atmosféfe hvézdy mensi.
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Obrazek 19: Dusledek Inglisova—Tellerova vztahu. Spektra byla ziskana spektrografem UVES
(ESO, Bagnulo a kol. 2005).
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6 Hvézdny vitr

6.1 P Cyg profil spektralnich ¢ar

Ve spektrech O hvézd a B hvézd hlavni posloupnosti a OBA obra a veleobrii nalézdme u
nékterych Car tzv. P Cyg profily. Profil spektralni ¢ary typu P Cyg se sklada z absorpéni
¢asti v modré (kratkovlnné) oblasti ¢ary a z emisni ¢asti v Cervené (dlouhovlnné) oblasti
¢ary (viz. obr. 21). Tyto P Cyg profily byvaji typicky velice siroké. Dopplerovské rychlosti
odpovidajici hrané absorpéni ¢asti P Cyg profilu dosahuji az 4000 km s~!. Tyto rychlosti jsou
nékolikandsobné vyssi nez jsou tnikové rychlosti z povrchu hvézdy. Piitomnost takovéhoto
P Cyg profilu ve spektru je neklamnym diikazem toho, Ze se v okoli hvézdy nachdazi rozpinajici
se obélka, kterd unika z jeji gravitacniho ptsobnosti — hvézdny vitr.

Vznik P Cyg profilu je vysvétlen na obrazku 23. Predpoklddejme, ze se v okoli hvézdy
nachdzi sféricky symetricky hvézdny vitr, jehoz rychlost roste se vzdalenosti od hvézdy. Vzhle-
dem k danému pozorovateli je mozné hvézdny vitr rozdélit do tfi oblasti. Prvni z oblasti A
zakryva povrch hvézdy, v oblasti B pozorujeme pouze hvézdny vitr a oblast C je zakryta
hvézdou. Sledujeme-li hvézdné spektrum v c¢afe, ve které hvézdny vitr absorbuje, pak spek-
trum oblasti A vytvari Sirokou absorpé¢ni ¢aru. Jeji sitka odpovida Dopplerovu posunu pro
rychlosti (0,Umax), kde vmax je maximalni rychlost, kterou hvézdny vitr dosahuje. Protoze se
k nam vitr v této oblasti priblizuje, pozorujeme absorpci pouze v modré ¢asti ¢ary. Z oblasti
B sledujeme pouze rozptylené zafeni, tato oblast méa tedy emisni profil. Protoze se k nam vitr
na privracené polokouli vétru pribliZuje a na odvracené se od nas vzdaluje, pozorujeme z ob-
lasti B symetricky emisni profil. Z oblasti C samoziejmé zadné zareni nepozorujeme. SloZenim
symetrického emisniho profilu spolu s absorpénim profilem v modré oblasti ¢ary vznika P Cyg
profil.

6.2 Co urychluje hvézdny vitr horkych hvézd?

Jak jsme si ukazali, v okoli zafivych horkych hvézd existuje tok hmoty od hvézdy do me-
zihvézdného prostou — hvézdny vitr. Otazkou ale ztstava, jaka sila je schopna urychlit latku
z atmosféry hvézdy na rychlosti nékolikanasobné prevysujici rychlost tnikovou. Protoze se
hvézdné nitro a spodni vrstvy atmosféry nepohybuji, musi byt hledand sila v téchto oblastech
mensi nez sila gravita¢ni. Naopak ve vnéjsich vrstvach atmosféry musi byt tato sila vétsi, nez
je sila gravitacni, aby byla schopnd urychlit latku na rychlosti prevysujici rychlost tinikovou.
Horké hvézdy maji vysoky zarivy vykon a proto sila urychlujici hvézdny vitr horkych hvézd
by mohla byt spojena s intenzivnim polem zafeni. Podivejme se tedy nejdfive na tu nejjed-
nodusi silu spojenou se zarfenim, silu zpusobenou rozptylem zafeni na volnych elektronech.
Uzitim vztaht (17), (10) a (5) je zafivé zrychleni zptisobené timto rozptylem déno vztahem

_ Jur L om (38)
p drric e

Gel

kde L je zarivy vykon, r je vzdalenost od hvézdy, o1y, je tcinny prufez Thomsonova rozptylu,
orn = 6,6510724cm ™2 a p, je podil koncentrace elektronti n. a hustoty latky p, e = ne/p.
Tuto silu zpusobenou rozptylem na volnych elektronech porovname s gravitaénim zrychlenim,

g=—-GM/r?

OTh

gel e
N=—-—"—=———. 39
g A4rGMc (39)

Vidime, ze pomér téchto sil I' (Eddingtontv parametr) je ve hvézdé atmosféie témér kon-
stantni a proto sila zptisobena rozptylem zéfeni na volnych elektronech nemtize zptisobovat
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Obrazek 20: Profil ¢ary H,, hvézd A Cep, o Cam a P Cyg. Spektra byla ziskana ondfejovskym
dvoumetrovym dalekohledem (pozorovatel J. Kubat).
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Obrazek 22: Priklad UV spektra vybranych horkych hvézd, v jejichz spektru nalézame profily
¢ar typu P Cyg. Spektra byla ziskana Hubbleovym vesmirnym dalekohledem a druzici IUE.
V piipadé hvézdy 7 Sco je patrnd pouze absorpé¢ni ¢ast profilu typu P Cyg.

urychlovani hvézdného vétru. Presto vSak mize byt v pripadé horkych hvézd pomérné dilezita,
protoze je schopna podstatnym zptisobem snizit velikost gravita¢ni sily. Pro parametry od-
povidajici nagemu Slunci je I' ~ 107> a tedy zafiva sila zptisobena rozptylem elektront je
pro atmosféru Slunce zanedbatelna. AvSak pro typické hvézdy spektralni t¥idy O se zafivymi
vykony L =~ 10% L. a hmotnostmi M ~ 10 My je I' < 1 a tedy sila zptisobend rozptylem
zafeni na volnych elektronech je sice mensi, ale srovnatelna se silou gravitacni. Ryzptyl zareni
na volnych elektronech se pak projevi snizenim efektivniho gravita¢éniho zrychleni na povrchu
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Obrazek 23: Vysvétleni vzniku P Cygni profilu

hvézdy,
GM(1-T
Geft = g + Gel = —752 ) (40)
a snizenim tnikové rychlosti pro ionizovanou latku
2GM (1-T
Vinik = % (41)

Pokud se vsak podivame na carové ptrechody, pak ucinny prirez carovych piechodil je
az o nékolik fada vyssi nez je Uc¢inny prifez Thomsonova rozptylu. Podrobné vypocty se
zapoctenim desetitisicti spektralnich ¢ar ukazuji, ze pro pripad typickych vétri horkych hvézd
je carovy Gcinny prifez owsry ~ Qorh, kde Q ~ 10% a tedy zaiiva sila zptisobend absorpci
zéfeni v Cardch mize byt az zhruba 103 x vétsi nez je sila gravitaéni. To vSak plati pouze
pro zafivou silu v prostredi, které je opticky tenké, v redlném hvézdném vétru horkych hvézd
jsou mnohé cary opticky tlusté a proto zariva sila je pouze nékolikanasobné vyssi nez sila
gravitacéni.

Obrazek 24: Rozptyl zafeni ve vétrech horkych hvézd

Zareni absorbované v carach je témér okamzité znovu emitovano. Zdalo by se tedy, Ze po
urychleni iontu po absorpci je atom znovu zbrzdén po emisi a Ze tedy ionty nemohou byt
zafenim urychlovény. Tak tomu vSak neni, jak napovida obrazek 24, ktery cely jev dokresluje.
Vidime, zZe iont nejdfive absorbuje foton. S velkou pravdépodobnosti tento foton pfileti ze
sméru od hvézdy, proto dochéazi k urychleni iontu smérem od hvézdy. Foton je nasledné opét
vyzaren v podstaté se stejnou vinovou délkou. Smér, do kterého je absorbovany foton vyzaten,
vsak jiz neni nijak korelovany se smérem, ze kterého se foton ptivodné sifil. Se stejnou pravdeé-
podobnosti mize byt foton vyzaren smérem ke hvézdé i smérem od hvézdy. Pravdépodobnost,
ze bude vyzafen v podobném sméru z jakého se $ifil (a tedy pravdépodobnost toho, ze nedo-
jde k urychleni iontu) je velice mala. V disledku toho dochézi k urychlovéani latky hvézdného
vétru.
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Obrazek 25: Sobolevova aproximace

6.3 Zariva sila v Sobolevové aproximaci

Zariva sila zptisobend absorbci v opticky tenké ¢are je dana mnozstvim energie, kterou je dana
¢ara schopna absorbovat. Zariva sila opticky tenké ¢ary je podle (17) rovna

Xk,

ftenké = PGtenks = c ' (42)

kde gtenka je zaFivé zrychleni (sila na jednotku hmotnosti) a X je koeficient absorpce v dané
¢are integrovany pfres frekvence, ¥ = fooo xvdv. Vyraz pro zafivou silu v opticky tlusté care
feSeni je komplikované zvlasté pro pripad pohybujiciho se prostfedi. Pokud je vsak gradient
rychlosti v pohybujicim se prostfedi dostateéné velky, je mozné vypocet zarivé sily podstatné
zjednodusit vyuzitim tzv. Sobolevovy aproximace. Jeji princip je zndzornén na obrazku 25.
Na obrazku 25 je znazornéna typicka zavislost rychlosti na poloméru ve hvézdném vétru
horkych hvézd. Budeme-li ve vztazné soustavé nepohybujici se vzhledem ke hvézdé sledovat
jednu vybranou ¢aru, pak pri urychlovani hvézdného vétru dochézi k posunu frekvence, na
které je dany atom schopen absorbovat (emitovat). Proto je na ypsilonové ose kromé rychlosti
vynesena také frekvence odpovidajici Doplerovu posunu spektralni ¢ary pro danou rychlost.
Zvolime-li si pevny polomér ve hvézdném vétru, pak Sedd oblast v grafu odpovida intervalu
frekvenci, na kterych je hvézdy vitr v dané ¢afe schopen absorbovat zareni. Sledujeme-li vsak
tuto oznacenou oblast pro konstantni frekvenci, pak ziskdme interval polomért, na kterych je
hvézdny vitr schopen pohlcovat zareni v dané frekvenci. Pokud tedy feSime rovnici pfenosu
zareni pro danou frekvenci, pak ji nemusime feSit mimo vyznacenou oblast, protoze mimo
Sedou oblast je intenzita zafeni v dané frekvenci konstantni. Pokud je tato oblast dostatecné
,azka“, pak intenzita zareni v daném bodé zavisi pouze na lokdlnich vlastnostech hvézdného
vétru. Presnéji, pokud je polositka daného profilu Avp déna teplotnim rozsifenim, pak cha-
rakteristickda délka na ose x, na které dochézi ke zméné intenzity, je dana tzv. Sobolevovou

délkou

_ Utep
LS =
($)
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kde viep je tepelna rychlost. Aby bylo mozné pouzit Sobolevovu aproximaci, pak musi byt
charakteristickd délka, na které se méni parametry vétru, podstatné delsi nez Lg. Vybereme-li
konkrétné charakteristickou délku ve vétru jako vzdalenost, na které se méni hustota, pak

H=-"_~ > Jtep

() 7 @)

V uvedeném priblizeni plati, Ze Sobolevovu aproximaci lze pouzit v pripadé, kdy je rychlost
vétru (v soufadné soustavé spojené s hvézdou) podstatné vétsi nez tepelna rychlost viep. Pro-
toze vSak rychlosti hvézdnych vétréi horkych hvézd (~ 1000kms™!) jsou typicky o nékolik
fadi vyssi nez je tepelnd rychlost (tepelnd rychlost protont je v prostfedi hvézdnych vétra
Vtep ~ 10—30km s™1), je mozné s vihodou pouzit Sobolevovu aproximaci pro vipocet modelt
hvézdnych vétrt horkjch hvézd.

Opticka hloubka vrstvy hvézdného vétru v radidlnim sméru je dana tzv. Sobolevovou
optickou hloubkou

= Lg.

L __ ¢ X
m= s Xt = L ()
kde v je klidovéa frekvence ¢ary a kde jsme uzili vztahu Avp = vyviep/c. Vidime, ze tato
Sobolevova optickd hloubka je nepfimo timérna gradientu rychlosti dv/dr hvézdného vétru.
To je mozné pomeérné lehce vysvétlit znovu s pouzitim obrazku 25. Pokud je gradient rychlosti
vétru maly, pak je kiivka rychlosti vice sklonénéd a pro danou frekvenci je Seda oblast (vy-
znacujici interval poloméri, na kterém vitr absorbuje) Sirsi. Zafeni je tedy v dané frekvenci
absorbovano na vét$im intervalu poloméra a opticka hloubka prostredi je vétsi. Naopak pokud
je gradient rychlosti vétru velky, pak je kfivka rychlosti strméjsi a pro danou frekvenci je in-
terval poloméru, na kterém vitr absorbuje, mensi. Zareni je absorbovano na mensim intervalu
poloméru a optickd hloubka prostfedi je mensi.

Se znalosti optické hloubky hvézdného vétru jiz mizeme spocitat zarivé zrychleni zpuso-
bované opticky tlustou ¢arou. Béhem prichodu zareni opticky tlustou ¢arou ubyva tok zareni
umérné e~ 7, kde 7 je optickd hloubka v dané Care. Stfedni zafiva sila opticky tlustych car je
urcena jako integral

1—e775

Jtenka S —r
Jtlusta = e 'dr = Jtenkd — - (44)
7S 0 78

Pro ptipad opticky tlusté ¢ary 7¢ > 1 je mozné pfedchozi vzorec nahradit pfibliznym vyja-

dfenim ve tvaru

_ Ytenka 1dv

Jtlusta ~ ~ 0.
TS pdr

(45)

Dochéazime k zavéru, ze zariva sila zptisobovana absorpci zafeni v opticky tlustych carach je
amérna gradientu rychlosti hvézdného vétru.

6.4 Rychlost ztraty hmoty

Predpokladejme, ze ve hvézdném vétru existuji pouze opticky tlusté ¢ary. Zarivé zrychleni zpi-
sobované absorpci v opticky tlusté ¢afe je dano vztahem (45), dosadime-li vztah pro optickou
hloubku (43) a vztah pro zafivé zrychleni v opticky tenké ¢afe (42), ziskavame

Jtenka voF, dv

e = —_. 46
Gtlusta - p02 dr ( )

Dulezitou charakteristikou hvézdného vétru je mnozstvi hmoty, které za jednotku ¢asu opousti
hvézdu, tedy rychlost, s jakou hvézda ztraci svou hmotnost. Budeme-li pfedpokléddat, ze vitr
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je stacionarni a sféricky symetricky, pak diky platnosti rovnice kontinuity je tato hmotnost
déna vztahem
M = 4nr?po. (47)

Soucasné pouzijeme hruby odhad pro tok zéteni F), ~ F/vy = L/ (4777’21/0). S pomoci tohoto
vztahu je mozné upravit vyjadfeni pro zafivé zrychleni opticky tlusté ¢ary (46) jako

L dv
—V——U—/—.
Mc2 dr
Z hydrodynamiky vime, ze pohybova rovnice tekutiny, jejiz rychlost nezavisi na case, je dana
vztahem

(48)

Gtlusta =

dv
v— =g, 49
o =9 (49)
kde g znaci vSechny pusobici sily. Zanedbame-li silu gravita¢ni, pak pohybova rovnice hvézd-
ného vétru urychlovana celkem Nijusts opticky tlustymi ¢arami ma tvar

dv L dv
V— = N, A —U—. 50
dr tlusta M2 dr ( )
7 této rovnice mizeme jednoduse vyjadrit rychlost ztraty hmoty zafenim urychlovaného vétru
jako
L

M = Ntlustéc_z- (51)

Podil L/c? je hmotnost, ktera podle relativistického vztahu hmotnost-energie odpovida ener-
gii vyzarené hvézdou. Zjistili jsme, Ze rychlost ztraty hmoty zafenim urychlovaného vétru je
umérné ,fotonové rychlosti ztraty hmoty“ a poctu opticky tlustych ¢ar. Podle vztahu (51)
je rychlost ztraty hmoty hvézdného vétru itmérna zarivému vykonu hvézdy. Proto nejmohut-
néjsi hvézdné vétry nalézame u hvézd spektralni tfidy O a u obri, zatimco hvézdy hlavni
posloupnosti spektralni tfidy B maji nanejvys pouze velice slaby hvézdny vitr.

Ackoliv byl vztah (51) pro rychlost ztraty hmoty zéfenim urychlovaného vétru odvozen

vvvvv

jsme schopni alespon kvalitativné popsat vlastnosti hvézdného vétru.

6.5 CAK teorie hvézdného vétru

Skuteény vitr horkych hvézd vsak neni urychlovan pouze opticky tlustymi carami. Ve sku-
teCnosti ve hvézdném vétru existuje mnozstvi ¢ar, z nichz nékteré jsou opticky tenké a jiné
opticky tlusté. Pro vypocet realistickych modelt hvézdnych vétrt vsak potiebujeme znat pres-
nou hodnotu zarivé sily. Proto je vhodné parametrizovat zafivou zarivou silu podle dilezitosti
opticky tenkych a opticky tlustych ¢ar. Castor, Abbott a Klein (1975) pro parametrizaci zé-
Fivé sily zvolili dva parametry, parametr «, ktery je v podstaté podilem zafivé sily v opticky
tlustych carach na celkové zarivé sile a parametr k, ktery urcuje velikost zarivé sily. Pro popis
velikosti zafivé sily vSak byva vhodnéjsi pouzit parametr @, ktery méa vyznam velikosti zafivé
sily (v jednotkéch zafivé sily zptisobené rozptylem volnych elektront) za predpokladu, Ze jsou
vSechny ¢ary opticky tenké. Zariva sila v tzv. CAK aproximaci pak mé tvar

fTGME 1 dv\“
gZéf‘ - 2 T 3 (52)
T OePVtep dr
nebo, s pouzitim parametru Q,
fQL 1 do\“



Faktor f je oprava na konecny disk hvézdy. Vidime, Ze také v pripadé zafivé sily velkého
poctu opticky tlustych a opticky tenkych car je zafiva sila pfimo iimérné gradientu rychlosti
vétru. Pohybova rovnice zafenim urychlovaného vétru se zanedbanim tlaku plynu ma tvar
(s pouzitim definice (47) rychlosti ztraty hmoty)

dv  GM(1-T) fQL<W2dv>a. (54)

dr 72 r2 \MQ dr
Je patrné, ze zavislost zarivé sily na gradientu rychlosti vétru vytvari velice zajimavou zpét-
nou vazbu, protoze gradient rychlosti je urcen zéafivou silou, kterd sama zévisi na gradientu
rychlosti. Tato zpétna vazba ve svém dusledku vede k moZnosti vzniku nového druhu vin
v prostfedi hvézdného vétru, k tzv. Abbotovym vlnam. Témito vlnami se vsak jiz zabyvat
nebudeme.

Pro danou hvézdu existuje nekoneéné mnoho feSeni rovnice (54), které se 1isi velikosti
rychlosti ztraty hmoty M. Podrobnym rozborem rovnice (54) je vSak mozné ukézat, ze pro
danou hvézdu existuje pouze jedno Feseni rovnice (54), pro které rychlost vétru v blizkosti
hvézdy se blizi k nule a které je mozné prodlouzit do libovolné velké vzdalenosti od hvézdy.
Navic je mozné ukazat, Ze toto feSeni je stabilni, Ze Abbottovy vlny z velkych vzdélenosti od
hvézdy nejsou schopny proniknout az ke hvézdnému povrchu. Toto Teseni jednoznacné urcuje
rychlost ztraty hmoty M.

Pribéh rychlosti ve hvézdném vétru je mozné s velkou pfesnosti aproximovat jako

o(r) = vso (1 — §>B, (55)

r

kde vo oznacuje konec¢nou, limitni rychlost hvézdného vétru (lim, . v(r) = vs), R« je po-
lomér hvézdy a parametr 3 je obvykle roven 3 = 0,8 — 1,0. Resenim rovnice (54) je mozné
ukézat, ze konecnda rychlost hvézdného vétru je primo timérné unikové rychlosti z povrchu
hvézdy,

2GM(1-T

Voo
R,

a rychlost ztraty hmoty je tmérné zaifivému vykonu hvézdy,

. 1
M~La, am05 (57)

6.6 Hvézdny vitr O, B a WR hvézd

Pro urychlovani hvézdného vétru OB hvézd neni dilezita absorpce zafeni v ¢arach nejhojnéji
zastoupenych prvku vodiku a helia, ale naopak je dilezita absorpce v ¢arach prvkid, které maji
jen velice malé zastoupeni, typicky uhliku, dusiku, kysliku nebo zeleza. Hlavnim dtvodem je
to, Ze tyto prvky maji mnohem vice ¢ar, ve kterych mohou absorbovat nez zminovany vodik ¢i
helium. Navic zafivé zrychleni v opticky tlustych ¢arach (45) nezavisi na opacité v ¢are, tedy
nezavisi na relativnim zastoupeni daného prvku.
Ukazuje se, ze pro urychlovani téchto mohutnych hvézdnych vétri je dilezita absorpce zareni
ve spojitém spektru, tedy hvézdny vitr téchto hvézd je urychlovan jiz v atmosfére hvézdy.
Hlavni parametry pro popis zafenim urychlovanych vétr horkych hvézd jsou rychlost
ztraty hmoty M a koneénd rychlost hvézdného vétru vs,. Typické hodnoty téchto parametrt
pro vybrané OB a WR hvézdy jsou uvedeny v tabulce 5.
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Tabulka 5: Parametry hvézdnych vétria vybranych OB a WR hvézd (Lamers a Cassinelli 2000)

Hvézda  Spektralni typ L [Lg] M [Mg/rok] vs [km/s]

¢ Pup 041 (f) 7,9 -10° 6-107° 2200
A Cep 061 6,8 -10° 5-1076 2250
e Ori B0 Ia 4,6-10° 4.1076 1500
P Cyg Bl Ia* 7,2-10° 2.107° 210
HD 93250 o3V 1,9 - 10° 5-1076 3250
HD 15629 o5V 8,9-10° 81077 3000
T Sco BOV 3,2-10% 7-107° 2000
WR 1 WN5 1,0-10° 6-107° 2000
WR 111 WC5 2,8-10° 1-107° 2200

vvvvvv

patrné, Zze mnohé hvézdy ztraci prostfednictvim vétru fadoveé nékolik hmotnosti Slunce béhem
miliénu let. Vzhledem ke svym hmotnostem ztraci mnohé horké hvézdy rfadové jednu desetinu
své hmoty béhem jednoho miliénu let. Je jasné, ze takto mohutny hvézdny vitr zasadnim
zplsobem ovliviiuje jejich vyvoj.

Hvézdny vitr horkych hvézd je dulezitym cinitelem, ktery ovliviiuje mezihvézdné prostredi.
Prostiednictvim hvézdného vétru se podstatnd cast hmoty hvézdy vraci do mezihvézdného
prostiedi a ovliviiuje tak (vzhledem k nadzvukové rychlosti vétru) podstatné i jeho dynamiku.
Zahrnuti hvézdného vétru je také dilezité pro vypocet mnozstvi ionizujiciho zafeni z povrchu
horkych hvézd.

Hvézdny vitr ovliviiuje zareni hvézdy v riznych spektralnach oborech:

Rentgenové zdreni: Vétsina latky hvézdného vétru horkych hvézd mé teplotu srovnatel-
nou s efektivni teplotou hvézdy. Vzhledem k tomu, Ze hvézdny vitr horkych hvézd je silné
nadzvukovy (rychlost zvuku ~ vtep), mohou se v ném vyskytovat razové vlny. Vzhledem
k rychlosti hvézdného vétru ma prostiedi za razovou vlnou teplotu ~ 106 — 107 K a tedy
silné zafi v rentgenovém oboru. Rentgenové zareni horkych hvézd tedy pochézi z hvézd-
ného vétru. Zarivy vykon horkych hvézd v rentgenovém oboru je o nékolik fadd mensi,
nez je celkovy zafivy vykon hvézdy, Ly ~ 1077L.

Ultrafialové zdrent: Hvézdny vitr horkych hvézd se v ultrafialové oblasti spektra proje-
vuje typicky profily ¢ar typu P Cyg (¢ary uhliku, dusiku, kiemiku...). Z analyzy téchto
spektralnich ¢ar je mozné ziskat v, a M.

Viditelné zdreni: Ve viditelné oblasti spektra se hvézdny vitr prilis neprojevuje, vyjimkou
jsou napf. profily vodikovych ¢ar (emisni profil, profil typu P Cyg). Z analyzy téchto
spektralnich ¢ar je mozné ziskat M.

Radiové zdreni: Obalka horkych hvézd tvorena vétrem je neprithledné pro radiové zafeni,
naopak sdm hvézdny vitr zaii v radiovém oboru. Pozorovanim mnozstvi vyzareného
radiového zareni je mozné ziskat M.
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7 Be hvézdy

7.1 Definice Be hvézd

Jako Be hvézdy se oznacuji horké hvézdy spektralniho typu B vSech luminozitnich tfid mimo
veleobri, u nichz alespon jednou méla néktera z jejich Balmerovych ¢ar emisni profil. V ceské
terminologii se tyto hvézdy nékdy oznacuji jako hvézdy se zdvojem. Piiklady nékolika typic-
kych Be profild hvézd jsou nakresleny na obr. 26. Pokud se navic ve stfedu emisni ¢ary vodiku
objevuje tzka absorpéni slozka, pak se takovymto hvézdam rika ,shell* hvézdy. Priklad ty-
pického ,shell“ spektra je uveden na obazku 27. Prestoze jsou Be hvézdy zndmy jiz vice nez
jedno stoleti, je pfi¢ina vzniku jevu Be hvézd jednim z méla dosud nevyiesenych zdkladnich
problému hvézdné astrofyziky.

3,5 T T T 3,5
3 F
25

2 F

intenzita
intenzita

15¢

1

05 : - - 05 : - -
6500 6550 6600 6650 6700 6500 6550 6600 6650 6700

AAT AA]

Obrazek 26: Priklady typickych emisnich ¢ar Be hvézd ziskané ondfejovskym dvoumetrovym
dalekohledem (pozorovatel: M. Slechta). Vievo: Spektrum 3 Lyr v okoli ¢ary He, je patrné
nejen emise v této C¢are, ale také v sousedni heliové ¢are. Vpravo: Spektrum hvézdy ¢ Tau.

intenzita
intenzita

02 e 038 o
6540 6545 6550 6555 6560 6565 6570 6575 6580 6540 6545 6550 6555 6560 6565 6570 6575 6580
AAT AAT

Obrazek 27: Piiklady emisnich ¢ar Be hvézd ziskané ondfejovskym dvoumetrovym dalekohle-
dem (pozorovatelé: M. Slechta, V. Votruba). Vievo: Tzv. shell spektrum hvézdy V744 Her.
Vpravo: Prosty emisni profil hvézdy FF Cam.

7.2 Zakladni charakteristiky Be hvézd

Astronomové studuji Be hvézdy v mnoha oborech elektromagnetického spektra. Nejcast&jSim
uzivanym oborem je samoziejmé viditelnd oblast elektromagnetického zareni. V té se, podle
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Obrazek 28: Vlevo: Vypliiovani dvojitého profil ¢ary Ha Be hvézd s rotacni rychlosti 200 —
300km s~!. Uprostred: Pokles polosiiky s rostouci ekvivalentni sitkou pro tytéz hvézdy. Vpravo:
Rist polosirky profilu pro rostouci vyt sin . Spektra byla ziskana z atlasu ,,The spectroscopic
Be stars atlas“ http://www.astrosurf.com/buil/us/becat.htm.

definice, Be hvézdy projevuji emisi v nékteré z ¢ar Balmerovy série vodiku. Mnohdy vSak
nalézame také emisni profily u heliovych ¢ar i u ¢ar dalsich prvkid.

se zavojem mé proménné spektrum. Rozeznavame tii typy proménnosti Be hvézd. Ziejmé
nejdilezitéjsim typem promeénnosti je zména charakteristiky spektra, kdy se z hvézdy spekt-
ralniho typu B stavd hvézda typu Be a z Be hvézdy ,shell“ hvézda a naopak. S tim souvisi
druhy typ proménnosti, zména pomeéru intenzit emisnich ¢ar a sousedniho kontinua, tzv. E/C
proménnost. Casto se také méni pomér intenzit fialové a Gervené slozky dvojitého profilu emis-
nich ¢ar, tzv. V/R proménnost. Spektralni proménnost Be hvézd je navic provazena fotomet-
rickymi zménami. Fotometricka a spektroskopickéd proménnost se mohou projevovat na velice
odlisnych éasovych skalach, od velice rychlych zmén (s charakteristickou dobou ve dnech) po
zmény na Casové skale desetileti.

7 pozorovani v riznych ¢astech elektromagentického spektra vyplyva, ze v roviné rovniku
Be hvézd se nachéazi emitujici disk. Elektronova teplota tohoto disku se pohybuje okolo 10 000 K,
hustota elektronii v disku se odhaduje na 102 cm 3. Bohuzel ze spektroskopickych pozorovani
neni mozné jednoduse zjistit velikost tohoto disku. Pro jeho zméreni byly vyuzity zakryty Be
hvézd Mésicem a také interferometrické techniky. Z téchto méfeni vyplyva, ze se disk rozpro-
stird do vzdalenosti nékolika hvézdnjch polomeért.

Tok zareni v infracervené oblasti spektra Be hvézd je vyssi nez by odpovidalo B hvézdam
stejného spektralniho typu bez zavoje. Zdrojem tohoto nadmérného infracerveného zareni je
praveé obalka v okoli Be hvézd. V ultrafialové oblasti spektra hvézd se zavojem se pozoruji ab-
sorpéni ¢ary odpovidajici zfejmé hvézdnému vétru. Mnohé Be hvézdy jsou navic slozkami rent-
genovych dvojhvézd, ve kterych rentgenové zareni vzniké interakci druhé slozky dvojhvézdy,
neutronové hvézdy, s latkou disku v okoli Be hvézdy.

7.3 Vlastnosti emisnich profili Be hvézd

Emisni profily ¢ary Ha Be hvézd lze popsat dvéma zakladnimi parametry, velikosti projekce
rotac¢ni rychlosti vyo siné a ekvivalentni Sirkou ¢ary. Ze studie vét$tho mnozZstvi Be hvézd je
mozné nalézt nasledujici obecné vlastnosti Be profili (Dachs a kol. 1986, viz. obr. 29):
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Obrazek 29: Jednim z faktori, urcujicich tvar profilu ¢ar Be hvézdy, je také smér, ze kterého
disk pozorujeme

e s rostouci ekvivalentni Sikou ¢ary se dvojité maximum spojuje v jediné maximum,
e pro danou hodnotu vy siné klesa polositka ¢ary s rostouci ekvivalentni sifkou,

e pro danou hodnotu ekvivalentni §ifky ¢ary roste polositka ¢ary s rostouci hodnotou
Urot SIN 2.

Tyto vlastnosti diskti Be hvézd je mozné popsat za predpokladu, ze rychlost ¢astic v disku
klesé s rostouci vzdalenosti od hvézdy. Na zakladé pozorovani mnozi astronomové usuzuji
(napf. Dachs a kol. 1986), Ze rychlosti ¢astic v disku odpovidaji pohybu ¢asti po keplerovskych
obéznych drahéich. Proto kridla Be profilu vznikaji paradoxné ve vnitfnich oblastech disku,
kde c¢astice obihaji s vyssi rychlosti, zatimco emisni piky vznikaji spiSe ve vnéjsich oblastech

disku. V dusledku toho

e s rostoucim polomérem disku vznikd vice pozorovaného zareni ve vnéjSich oblastech
disku, které v dtsledku své mensi rychlosti prispivaji k intenzité zafeni predevsim ve
stredu Cary, proto se s rostouci ekvivalentni Sikou ¢ary dvojité maximum spojuje v jediné

e a proto také pro danou hodnotu v,o sin¢ kleséd polosirka ¢ary s rostouci ekvivalentni
sitkou

e a konecné rist polositky ¢ary s rostouci hodnotou vt sint je mozné vysvétlit pokud si
uvédomime, ze velikost v, sin ¢ zévisi také na tom, jak je hvézda obricena smérem k po-
zorovateli. Hvézda, ktera ma malou hodnotu vy sin 4, je k ndm pravdépodobné obracena
polarni oblasti. Proto je rovina disku naklonéna témér kolmo smérem k pozorovateli a
proto pozorujeme pouze relativné tizkou emisni ¢aru Hoa. Naopak hvézda s vysokou hod-
notou vyot sint je k ndm obracena spise rovnikovymi oblastmi. Pozorovatel se nachéazi
v blizkosti roviny disku a proto pozorujeme relativné sirokou emisni ¢aru Ha.

7.4 Priciny jevu Be hvézd

7.4.1 Klasicka teorie vzniku Be hvézd

Struve v t¥icatych letech minulého stoleti spravné odvodil, Ze emisni ¢ary Be hvézd jsou zpiso-
beny diskem, ktery se nachazi v okoli Be hvézd. Domnival se, Ze tyto hvézdy rotuji tak rychle,
ze dochazi k uvolnovani materialu hvézdy na rovniku, ktery pak vytvari disk. Podivejme se po-
drobnéji, kdy k tomuto jevu mutze dojit. Parametrem, ktery urcuje vliv rotace na stav hvézdy
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Obrazek 30: Pribéh ekvipotencidlnich ploch pro idealizovany piipad hvézdy slozené z ideal-
niho plynu se silnou koncentraci latky ke stfedu, rotujici jako tuhé téleso. Soufadnice jsou
zakresleny relativné vzhledem k s, = (GM(1 — T')/w?)'/3. Obrazek predstavuje pouze fez
v roviné, v niz lezi rota¢ni osa (splyva s osou y), ve skutecnosti jsou ekvipotencidlni plochy
trojrozmérné, valcové symetrické. V blizkosti stfedu hvézdy neni tvar ekvipotencialnich ploch
nijak podstatné ovlivnén rotaci, blizi se tak kulové ploSe. S narustajici vzdalenosti od osy
rotace vSak roste uéinek odstredivé sily, ekvipotencidlni plochy se proto zplostuji. V oblastech,
které jsou relativné daleko od rotacni osy odstrediva sila prevladd a tvar ekvipotencidlnich
ploch zde je urcen predevsim rotaci. Paklize se hvézda nachazi v hydrostatické rovnovaze,
pak mista v nitru hvézdy se stejnou hustotou lezi na téze ekvipotencialni plose a hvézda sa-
motna zaujima tvar dany ekvipotencialnimi plochami (ptiklad oblasti, kterou by hvézda mohla
zaujimat, je vyznacen Sedou barvou). Vrstvy lezici v blizkosti stfedu hvézdy je tedy mozné
povazovat za sféricky symetrické, rotaci jsou nejvice ovlivnény vrstvy blizko povrchu hvézdy.
V oblastech mimo uzaviené ekvipotencialni plochy se Zadné téleso slozené z idealniho plynu v
hydrostatické rovnovaze nachizet nemuze.

je keplerovské obézna rychlost na kruhové dréze, ktera je rovna vﬁep = GM(1 —T)/Ryov, kde
M je hmotnost hvézdy a R,o jeji rovnikovy polomér. Pokud je rota¢ni rychlost hvézdy na
rovniku vyoy mensi nez vyep, pak v disledu rotace hvézdy dochézi k jejimu zplosténi. Zplosténi
je v pfipadé, kdy hvézda rotuje jako tuhé téleso (coz znamend, ze tthlova rychlost w jednotli-
vych elementi je stejnd), ddno ekvipotenciadlnimi plochami odpovidajicimi potencidlu vrstev

hvézdy

_eMa-n (i -0 _ %SQWQ, (58)
kde s je vzdélenost od osy rotace. Potencialni plochy jsou nakresleny na obrazku 30. Pokud
je vSak rotac¢ni rychlost hvézdy na rovniku v rovna obézné rychlosti viep,, pak i maly nartst
kinetické energie latky na rovniku vede k jejimu uvolnovani z atmosféry hvézdy. Proto se
rychlost viep oznacuje jako kritickd rotacni rychlost. Pokud bychom se snazili jesté vice roztacet
hvézdu, jejiz rovnikova rotac¢ni rychlost je rovna vyep, pak by dochazelo k uvoliovani latky do
jejiho okoli.

(I):

V predchozich kapitolach jsme dosli k zavéru, ze studium rozsifeni spektralnich ¢ar hvézdy
v disledku rotace nedovoluje zmérit pfimo rovnikovou rota¢ni rychlost na povrchu hvézdy vy,
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ale pouze jeji pramét vy sini. Pokud vSak zméfime praméty velkého poc¢tu hvézd, pak (za
zfejmé splnéného predpokladu, ze sméry rotacni osy hvézd jsou v prostoru rozlozeny ndhodné),
mizeme zjistit rozloZeni rotacnich rychlosti dané skupiny hvézd. Z téchto méfeni vyplyva
(Porter 1997, Chauville a kol. 2001), Ze rota¢ni rychlost Be hvézd je podstatné vyssi nez
rota¢ni rychlost ostatnich B hvézd, dosahuje 70-80% kritické rotacni rychlosti.

Vidime, ze ptvodné pomérné slibné vysvétleni vzniku jevu Be hvézd nardzi na zésadni
problém. Jak jsme se zminovali, ze soucasnych pozorovani vyplyva, Ze rovnikova rotacni rych-
lost vétsiny Be hvézd je mensi neZ vyep. Proto cilem astronomil, ktefi se Be hvézdami zabyvaji,
je hledani takového mechanizmu, ktery by byl schopen ,napomoci“ rotaci a uvolnit material
hvézdy tak, aby vytvoril disk. Bohuzel je vsak tieba zdlraznit, ze pies vice nez stoleté usili
velkého mnoZstvi astronomu takovyto mechanizmus dosud nalezen nebyl. Presto si alespon
v kratkosti nastinime nékolik modela, které se mohou zdat slibné pro vysvétleni fenoménu Be
hvézd.

7.4.2 Dvojhvézdna hypotéza o puvodu Be hvézd

K¥iz a Harmanec (1975) predlozili hypotézu, podle které je mozné vyskyt disku v okoli Be
hvézd vysvétlit jako disledek prenosu hmoty mezi slozkami tésné dvojhvézdy. K pfenosu hmoty
by mélo dojit v dlisledku zmény poloméru hvézdy béhem jejiho vyvoje. Tuto hypotézu podlozili
nékolika argumenty. Jednak mnohé Be hvézdy byly skuteéné odhaleny jako dvojhvézdy, ve
vhodné fazi vyvoje by tedy mohlo dojit k pretoku hmoty mezi jejich jednotlivymi slozkami.
Navic jsou Be hvézdy podobné dvojhvézdam typu Algol, u kterych skuteéné dochézi k prenosu
hmoty mezi jednotlivimi slozkami. Zvysenou rotacni rychlost, pozorovanou u Be hvézd, by
pak bylo mozné vysvétlit na zakladé urychleni rotace hvézd v dusledku pfenosu momentu
hybnosti mezi slozkami dvojhvézdy.

Dvojhvézdna hypotéza vzniku Be hvézd vsak nardzi na ¢etné problémy. Ackoliv se mnohé
Be hvézdy skutecné nachézeji ve dvojhvézdnych soustavach, je vzdalenost slozek dvojhvézdy
prilis vysoka na to, aby v soustavé dochéazelo k prenosu hmoty. Navic vSak existuji mnohé
Be hvézdy, které se ve dvojhvézdnych soustaviach nenachézeji. Ackoliv tedy existuji nékteré
Be hvézdy, které je mozné pomoci dvojhvézdné hypotézy vysvétlit, pro mnohé dalsi hvézdy je
zfejmé nutné hledat dalsi hypotézy o vzniku jejich diski.

7.4.3 Hvézdny vitr podporovany rotaci

Zvysena rychlost rotace Be hvézd vedla mnohé astronomy k presvédcéeni, Ze by disk v okoli
Be hvézd mohl byt vysvétlen pomoci hvézdného vétru, ktery by byl na rovniku hvézdy navic
podporovan zvysenou rotacni rychlosti. Protoze rotace vede ke zplosténi hvézdy, je povrchové
gravitacni zrychleni na rovniku mensi nez na pdlech hvézdy. Proto je jednodussi uvolnit ma-
teridl z hvézdného rovniku nez z hvézdnych pdéli. Mohli bychom se tedy domnivat, Ze hvézdny
vitr na rovniku je silnéjsi nez na pdlech a ze by tedy pripadné mohl vést k vytvareni disku
v okoli Be hvézd. V poslednim desetileti si velkou oblibu ziskal model tzv. vétrem stlacova-
ného disku publikovany Bjorkmanem a Cassinellim (1993). V tomto modelu se hvézdny vitr
v disledku rychlé rotace hvézdy soustiedi v rovnikové oblasti.

Podrobnéjsi numerické modely vsak ukazaly, ze disk v okoli Be hvézd zifejmé pomoci hvézd-
ného vétru vysvétlit nelze. Jak jsme se jiz zminovali, je efektivni teplota rotujici hvézdy na
rovniku mensi nez efektivni teplota hvézdy na pdlech (pfipoménme si, Ze tento jev se nazyva
gravitacni ztemnéni). Proto je také tok zafeni v polarnich oblastech vy$si nez v rovnikovych
oblastech a také zafiva sila na podlech je vyssi nez zafiva sila na rovniku. Pfestoze je tedy
snazsi vynést material do okoli hvézdy z rovniku nez z polarnich oblasti, je paradoxné hvézdny
vitr v disledku gravitaéniho ztemnéni silnéjsi na pdlech nez na rovniku (Owocki, Cranmer a
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Gayley 1996). Pohybu latky hvézdného vétru ve sméru k rovniku pak také brani neradialni
slozka zafivé sily. Disky v okoli Be hvézd tedy pravdépodobné v dtisledku hvézdného vétru
nevznikaji.

7.4.4 Neradialni pulzace

Ve spektrech mnohych Be hvézd pozorujeme rychlé zmény profila ¢ar. Tyto zmény mohou byt
vysvétleny pomoci tzv. neradidlnich pulzaci hvézdy. Néktefi astronomové soudi, Ze neradialni
pulzace mohou dodat chybéjici energii pro uvolnéni materidlu z hvézdného rovniku, coz by ve
svém dusledku vedlo k vytvareni disku v okoli Be hvézd.

I tato hypotéza vysvétlujici vznik disku v okoli Be hvézd se stretavd s mnohymi obtizemi.
Zmény profila Car, které mohou byt zptisobeny neradidlnimi pulzacemi, se zfejmé nevysky-
tuji u vSech Be hvézd. Navic energie spojend s neradidlnimi pulzacemi ziejmé na pirekonéni
potencidlové bariéry nutné pro vytvoreni disku nestaci.

7.4.5 Hvézdny vitr soustfedény magnetickym polem

Ukazuje se, ze nékteré B hvézdy maji silné magnetické pole, které je schopno ovlivnit dynamiku
hvézdného vétru. Nékteii astronomové se proto domnivaji, Ze je mozné vysvétlit vznik disku
v okoli Be hvézd jako dusledek soustfedéni hvézdného vétru dipdlovym magnetickym polem
do rovnikové oblasti hvézdy (posledni model tohoto druhu navrhli Cassinelli a kol. 2002).

Magnetohydrodynamické modely hvézdného vétru (ud-Doula 2002) vsak ukazuji, Ze ani
hvézdny vitr soustfedény magnetickym polem neni zfejmé schopen vysvétlit vznik diskt v okoli
Be hvézd.

7.4.6 Opét rychla rotace?

V disledku rotace hvézdy dochézi k rozsifeni spektralnich c¢ar. Tohoto jevu se vyuziva pro
stanoveni prameétu rovnikové rotacni rychlosti vy sin ¢ dané hvézdy. Jak jsme se jiz zminovali,
z meéfeni rotac¢nich rychlosti Be hvézd vyplyva, ze tyto hvézdy rotuji rychleji nez priimérné
B hvézdy, pricemz ale rychlost jejich rotace je mensi, nez prislusna kriticka rotac¢ni rychlost.
V posledni dobé se vSak ukazuje (Townsend, Owocki a Howarth 2004), Ze pfi téchto méfenich
nebyl ziejmé spravné zapocten vliv gravitacéniho ztemnéni (v dusledku gravita¢niho ztemnéni
je efektivni teplota hvézdy na rovniku nizsi nez na pdélech). Je tedy mozné, ze Be hvézdy rotuji
podstatné rychleji nez jsme se az dosud domnivali, a Ze je jejich rota¢ni rychlost velmi blizka
kritické rotac¢ni rychlosti. Tim by bylo mozné prirozené vysvétlit vznik disku v okoli Be hvézd.

Muze vsak béhem vyvoje hvézdy dochazet ke zméné jeji povrchové rotacéni rychlosti?
V disledku zdkona zachovani momentu hybnosti ztistava v piipadé, ze hvézda neztraci latku
do okoli, rota¢ni moment hybnosti hvézdy neménny. Proto se rychlost rotace hvézd se sil-
nym vétrem v prubéhu jejich vyvoje zmensuje. Vyvoj povrchové rotacni rychlosti je ovlivnén
také rozdélenim rota¢niho momentu hybnosti ve vnitinich ¢astech hvézdy hvézdy, napiiklad
smrsténi jadra muze vést ke zvySeni povrchové rota¢ni rychlosti. Poslenim procesem, ktery
ovliviiuje povrchovou rotacni rychlost, je zména poloméru hvézdy béhem jejiho vyvoje. S ros-
toucim polomérem hvézdy kritickd rotacni rychlost klesa. Pokud povrchova rotac¢ni rychlost
hvézdy klesd pomaleji nez kritickd rotacni rychlost (nebo pokud roste), pak by mohlo dojit
k tomu, Ze se povrchova rotac¢ni rychlost bude blizit rychlosti kritické. V disledku toho by se
v blizkosti hvézdy mohl zacit vytvaret disk.

Z4dna ze zminovanych teorii doposud uspokojivé nevysvétluje vznik disku v okoli Be hvézd.
Stejné tak je nejasny mechanizmus, v disledku kterého dochézi k fotometrickym a spektrosko-
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9 Chemicky pekuliarni hvézdy

9.1 Uvod

Chemicky pekuliarni (CP) hvézdy jsou h¥zdy hlavni posloupnosti s efektivni teplotou
7000 — 30 000 K (F2 az BO; 1,5 az 15 anomalnim chemickym slozenim povrchovych
vrstev, jeZ je ficinou jejich neobvyklych (pekuliarni) spekter. Mezi CR4oly paitame:Am
stars, Ap stars, Bp stars, He-rich a He-weak stars, Hg-Mn stars, etiagstars, peculiar
stars, silicon stars spectrum variables.

Normalni (= slunéni) chemické sloZeni,i¢i némuz vztahujeme chemické slozenthd,
1000 kg sluneni latky = 733 kg H + 249 kg He +17 kg jinych piévk8 kg O, 3 kg C,
1,6 kg Fe, 1,2 kg Ne, 0,9 kg N, 0,7 kg Si, 0,5 kg S a dalSimi pruisteMe prvky se ve slu-
netnim spektru nemusi projevit, i kdyZ jsotitpmny.

Mira pekuliarnosti (chemické anomalie) CRed velmi izna — od takka normalniho po
vysoce anomalni — obsakkterych prvki se podle typu pekuliarnosti od normalnihéze
liSit i 0 nékolik fadi (u CP2 h¥zd prebytek RE: dex[RE] i 6 a vice!)

Odchylky od normalniho chemického sloZeni pozorujeme asi u 10&%d Hhornicasti
hlavni posloupnosti.

9.2 Stru¢na historie vyzkumu CP hwzd

O existenci hezdy ranych tyf, které nebylo mozno gadit do &Zné spektralni klasifikace
uréené zejména vodikovou Balmerovou sériaeamiH a K Ca I, se ¥délo uz koncem 19.
stoleti. Riciny odliSnosti ovSem nebyly znamy, mj. i proto, Ze tehdy neexisicaai teorie
z&eni atond, chykel i teoreticky vyklad h¥zdnych spekter. Jeho zaklady byly polozeny az
Cecilii Payne-Gaposhkinovou v roce 1925. Ta zjistila, Ze chemické shadggich vrstev
vétSiny hwzd je v podsta@t shodné a podobné slumému, pozorované odliSnosti spekter

hvézd jsou pak ponejvice dany efektivni teplotou jejich atmosfér.

9.2.1 a? CVn — prototyp pekuliarnich hvézd

Antonia Maury 1897 ozrida spektrum této hszdy zapekuliarni upozornila na slabost vap-
nikovych ¢ar a vyskyt neobvykle intenzivniho dublet jednou ionizovan&emiku Si Il na
412,831 nm.

Ludendorff si 1906 povsiml, Zeskterécary meéni svou intenzitu. To odpovida skénes-
ti, i kdyZ se to pofichu netyk&ar, které Ludendorff uvatl V roce 1913 Blopolskij zjistil,
Ze znény intenzityéar Si Il jsou periodické s periodou 5,5 dne, stgpko zneny radialni
rychlosticary 420,5 nm Eu Il (1), coz odhalil Baxandalliitka radialni rychlosti se zarik-
kou intenzitycary opo#'uje o ctvrt periody,coz jiz Belopolskij sprawhvyswtlil otacivym
pohybem oblasti se zvySenou koncentréitslpSného prvku.

Guthnick a Prager v roce 1914tbli prvni fotoelektrické niteni s¥telnych zmgn. | zde
nalezli tutéz periodu zém. Je pozoruhodné, jak d@bse jejich miré asymetricka sstelna
kiivka shoduje s modernimidfenimi. Ritom jen st&i uvazit, jak mélo byl jejich fotometr
citlivy a jak daleko byla htzdad UMa, uzita jako h¥zda srovnavaci!
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UZ v roce 1914 pak bylo zndmo, &&CVn:
1) je spektroskopicky a fotometricky prémma, gicemz
2) extrémy s¥telné Kivky souhlasi s kvkou intenzity¢ar europia, a Ze
3) radialni rychlost a intenzitgar se ndni v kvadratiie.

V roce 1933 Morgan a poém v roce 1947 Deutsch doké&zali, Ze jde o typické chovani
vSech prorannych typu Ap, ficemz periody zrén ¢ini fadow dny. Jediné, co chylo bylo
pochopenidchto skuténosti, jinymi slovy model prosmnosti.

9.2.2 Cesta k modelu sklogného rotatoru

Babcock v 1947 objevil Zeemanovym analyzatorem u 78 4#i€Vn a dalsich Ap hizdy

s ostrymic¢arami prondnné magnetické pole (podélné slozky magnetické indukce). Zpravidla
byly pozorovany i zrény polarity pole. Babcock v roce 1948edlozil alternativni vysstleni
pozorovanych zim: osa magnetické pole ¢rdy svira s osou rotace nenulovy Ghel, nicénén
osobrt dale preferoval analogii sluér@ho magnetického cyklu.

Stibs v roce 195@ropracoval model kzd se zhrubaipdlovym magnetickym polene-
hoz dipdl je sklosny pod uhlemg k rotaini ose. Sklon je konstantni, magnetické pole je
.zamrzlé“ do elektricky vodivého plazmatudady, rotuje s ni. Vzdaleny pozorovatel sleduje
zmeny v disledku néniciho se nateni magnetického pole, pozorovanéémgntak maji ge-
ometrickou pi¢inu. Model ginesl i grirozené vysutleni znen polarity magnetického pole.

Obdobré byly vyswtleny i pozorované spektralni 2ny, a to pedpokladem existence
tzv. spektroskopickych skvshodliSnou abundancianych prvki. Dokre tak bylo mozné vy-
swtlit pozorovany fazovy rozdilikvek RV a intenzity ufitych prvka. Fotometrické zrny
byly pak vys¥tleny existenci tzvfotometrickych skvrnoblasti na hézde s odliSnym rozlo-
Zenim energie ve spektru.

Model rotujici h¥zdy se sklosnym vicemén dip6lovym magnetickym polem a skvrna-
mi, jejichZ poloha se vaze k magnetické geometrii, je dnes vSeohenavanym modelem
CP hwzd.

9.2.3 Spektralni klasifikace

UZ v roce 1933 Morgan ukazal, Ze Aphly |ze roztidit do rekolika skupin podle feviada-
jici spektralni pekuliarity. Zjevna pak byla korelace mezi teplotou a typ&miigeosti.

V roce 1940Titus a Morgan objevili tzvAm hwvezdy, ¢ili metalické hwzdy, pro &z je
piiznané, Ze spektralni typ &€eny podle intenzitgar Zeleza, titanu a chromu je zjévyooz-
déjSi nez spektralni typ ked ukeny na zakladl intenzity ¢ar vapniku (Sp(Fe,Cr,Ti) >
Sp(Ca)). Am hezdy Zejm¢ nemaji ngfitelné magnetické pole, fotometricky ani jinak se ne-
meni.

Manzelé Carlos a Mercedes Jaschekovi v roce ISmBovali Sest skupin Ap Rkxd:
A 4200-Si, Mn, Si, SIiCrEu, EuCrSr a Sr typuiekikové a manganoveé drdy pati mezi
pozdni B h¥zdy —ili to jsou tzv.Bp hwézdy

Dnes z této klasifikace vypadaji Mndady — tvdi zvlastni kategorii ozavanou zpravidla
jakoHg-Mn hvézdy: podobs jako Am hwzdy nejsou magnetické a némn se.

Vroce 1967 Garrison objevil kezdy tidy B se slabymicarami He, zpravidla
s anomalnim pottem Hé/He" — He-weak stars. Ofii roky pozdji MacConell nasel hszdy
B0-2 s anomaka silnymi ¢arami helia (helium zdeékdy ma abundanciéSi nez vodik!), o
hvézdach se mluvi jako He-strong stars.
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9.3 P¥iciny spektralni anomalie

Pti hodnoceni vysledkvyzkumu CP h¥zd vzniklafada otazek:

1) Prat CP hwzdy jevi tak odliSné spektrum? Je tiskkdek odliSného chemického slozeni
nebo anomalni stavbou atmosfeéry?

2) Prad typ pekuliarnosti zavisi na efektivni tepidtJe chemické slozeni pekuliarnictéio
zalezitosti jenom povrchovych vrstev nebo se tykétly jako celku?

3) Prad podobné anomalie nepozorujeme &zd/chladejSich nez F2 a teplejSich nez BO?
Prad pekuliarni hézdy v ptiméru mnohem pomaleji rotuji nez éedy ,,normalni“? Jakou
roli pfitom hraje magnetické pole?

4) Existuji prechodné typy mezi pekuliarnimi a normalnimézdami?

ad 1) Snahy vysilit pozorované spektrum pekuliarnidad a jeho zrény anomalni stavbou

atmosféry selhaly, anomalni spektrum tedy vskutku odrazi redébytek nebo deficit i

slusnych prvik. Chemické sloZzeni atmosfér pekuliarnicktdds/se skuténe lisi od normalni-

ho. Preston proto v roce 1974 zavadi novy pogmemicky pekuliarni hvézda— CP hézda.

ad 2) Fakt, Ze typ pekuliarnosti koreluje s povrchovou teplotou, ukazuje naddcligka
v pozorovaném chemickém slozeni je svazangi sygpovrchovych vrstvach. Navic jereg-
mé, Ze hmotnosti, poladry, z&ivé vykony, charakteristiky dené vnitni stavbou h¥zdy
jsou u CP h¥zd a normalnich Rzd hlavni posloupnosti téZze efektivni teploty identické. Po-
cateEni a vnitni chemické slozeni CP &d je tedy nejspis standardni.
Pokud by tomu tak nebylo, pak by:
a) muselo poateeni chemické slozeniipsré definovat hmotnost lézdy, aby byla vysstle-
na korelace mezi anomalii a teplotou,
b) museli by byt znamifedchidci a nasledovnici CP kxd,
c) musely byt nap vzacné zeminy, rtu¢i mangan byt uloZeny jen ve zlomku procenta
hvézd — byly by tedy rozloZeny ve vesmiru kiajrerovnorndrné.
d) bylo mozné jen gfi vys\tlit existenci oddlenych dvojh¥zd se slozkami siznou peku-
lidrnosti, vzdy dvojhwzdy vznikaji z téhoz zarodeého oblaku mezitézdné latky.
Navic se zda, Ze fenomén chemicky pekuliarréztly postihuje jen hizdy hlavni posloup-
nosti. Jsou-li pro & vhodné podminky, objevuje se brzy - CRily jsou Zn¢ pozorovany
i v mladych ote¥enych hézdokupach a asociacich (£1@t). Chemicky pekuliarni vrstva
ziejm¢ velice tenkd a hmotnostrzanedbatelnda, podobrjako hmotnost vrstvy makeupu
k celkové hmotnosti nositelky.

ad 3) H¥zdy hlavni posloupnosti v teplotnim interval od 7 000 K do 30 000 K se &yjtna
relativre klidnymi vn¢jSimi vrstvami. U h¥zd s teplotami nizSimi vnasi do fotosfércha
neklid podpovrchova konvektivni vrstva, diky niz se podstatg@iast hwzdy promicha-
va. U h¥zd s teplotou nad 30 000 K jsou horni vrstvy rychle obruSovagdnym trem —
-hvézdny peeling“, coZ nedovoli chemické anomalii, aby se d@skatezvinula.

V dusledku rotace hszdy dochazi k jejich zplo&i, coz ma pak za nasledek rozvoj tzv.
meridiondlnich prouid které h¥ézdu téZz promichavaji podobiako konvekce. Pomaléa rotace
(Vrot < 90 km/s) je tak pro CP Exdy podminka nutnou, a snad i posieci: nezname totiz zad-
nou ,normalni* h¥zdu spektralniho typu A, ktera by rotovala pomale 40 km/s!

Takika vSechny metalické Am Brdy nachazime ve dvojbxdach s kratSi @¢znou do-
bou (dny). V takovychto soustavach je rotacézavv disledku vzajemné slapové interakce
zpomalena natolik, Ze je vazana. DalSim mocnym stabilizujidkoream v atmosférach ra-
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nych hwzd je globalni magnetické pole vmrazené dézkmého plazmatu, to brani volnému
pohybu elektricky nabitych iofit

D¢je, které vedou ke vzniku anomalie jsou pomalé, delikatni a vyZzadujbidmim klid-
né, statické povrchove vrstvy.

ad 4) CP h¥zdy byly v minulosti objevovany vyhradrspektralni analyzou. Tam zaleZelo na
disperzi a Gelu spektralnichiighlidek: @i riznorodosti spekter je obtizné definovat spolehli-
vy kvantitativni parametr, tedy jakousi miru pekuliarnosti.

V roce 1976 Maitzen prokazal, Ze u CP2 existuje jista depreseoZenilenergie kolem
vinové délky 520 nm (nejspiSe jagdedkem nakupeni spektralni¢ar nejhzrejSich prvia),
ktera je pro CP2 hzdy charakteristicka. Hloubka deprese se pak ukazala byt dobryka-indi
torem pekuliarnosti Rzdy. Vyzkumy, které se pak vedly fotometrickymi ptegky ukazaly,
Ze Zejm¢ neexistuje Zzadna reélna hranice mezi ,normalnimi* a ,pekufidtriivézdami, ze
se &zr¢ setkavame s mnozstvimdad prechodného typu. Obdobné je to i u ostatnichi typ
CP hwzd

9.3.1 Sowasna klasifikace CP h¥zd

Zde uvadime standardni Prestonovu a Maitzenovu klasifikaci, kde jedngtivésbuirazeny
podle rostouci teploty.

CP1 - to jsou klasické metalické Am &rdy, zpravidla bez silného magnetického polg; v
Sinou jde o sloZky dvojhézd s vazanou rotaci.
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HR 6611 je dvouslozkovou spektroskopickou dvojhvézdou sestavajici ze dvojice hvézd
hlavni posloupnosti s anomalnim chemickym sloZzenim typu Am, jez se projevuje vyskytem
velmi silnych &ar skupiny Zeleza v jejich spektrech. V soustavé dochazi i k zakrytim (faze 0)
a transitim (faze 0.5). Primarni, hmotnéjsi slozka je asi dvakrat jasnéj$i nez slozka
sekundarni. Na ¢tyfech spektrogramech pofizenych spektrografy 2-m dalekohledu
Astronomického tstavu v Ondiejové a 6-m reflektorem Specialni astrofyzikalni observatoie
na Kavkaze (Rusko) je dvojhvézda zachycena ve ¢tyfech riznych fazich sefazenych v ¢asové
naslednosti. Ve fazich 0 a 0.5 ¢ary splyvaji, ve fazich 0,25 a 0,75 se od sebe maximalné
vzdaluji. Z polohy spektralnich ¢ar jednotlivych slozek lze sestrojit kompletni kiivku radialni
rychlosti této dvouslozkoveé spektroskopické dvojhvézdy.
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CP2 — nazyvané téZz magnetickéeady jsou spektratha fotometricky prornné Ap a Bp
hvézdy typu od typu SrCrEu az po nejteplejsi Stady. Hwzdy byvaji téZ ozngvany jako
MCP —magnetickéCP hwzdy.

CP3 — jsou rtwtovo-manganové (HgMn) kedy, jde v zasatdo vysokoteplotni variantu CP1
hveézd.

CP4, 5 - heliow slabé h¥zdy, jsou vlasté vysokoteplotni variantou CP2 &rd, se zjev-
nym nedostatkem helia a nadbytken?He

CP6, 7— heliow silné hezdy, jeSt teplejSi CP2 sipbytkem He

9.3.2 Proménnost CP hwzd

VétSina praci se zabyva magnetickymi CP2zZaami, vesrés prongnnymi, v jejich promdn-

nosti je hledan k& k pochopeni celého CP fenoménu. kakvSechny pozorované spektro-

skopické, fotometrické a magnetické & CP2 (+CP4-6) Ize vystlit pomoci modelu
hvézdy rovnongrné rotujici jako tuhédeso

a) se zamrzlym magnetickym polefd (110 T) dipélového charakteru, kde osa dip6lu svira
s rot&ni uhel obect nenulovy UhelB. Model uspokoji¢ vyswtluje povahu pozorova-
nych zmén pole. Magnetické polefigpiva nejen ke vzniku chemickych anomalii, ale ur-
cuje geometrii hvzdy — rozloZeni chemickych prighpo povrchu hezdy.

b) s nehomogennim rozloZzenim chemickych grplo povrchu. Tyka se to hlagtéch prv-
ku, které jsou v nadbytku. RozloZeni pivize UsgsSre mapovat rozborem periodickych
zmen profili spektralnicktar.

c) s fotometrickymi skvrnami s rozdilnym rozlozenim energie vétspeNa rozdil od slu-
necnich skvrn jde o struktury velmi rozsahlé, dlou#ka a jejich efektivni teplota (bolo-
metricky jas) se nelisi odistni efektivni teploty celé kzdy.

CP hwzda je normalni ,izotroptt zétici hwzda s atmosférou s odliSnym chemickym sloze-

nim (makeupem), jez jen ve frekvencicrenpzdluje tok z&eni gichazejici z nitra. To je

uréeno povrchovym chemickym sloZzenim, které se misto od mi&tg mkto tedy vznikaji

.barevné“ skvrny (napadrzemalované skay).

Za picinu rozlicného gerozdleni se vSeobeénpovazuje pitomnost opticky aktivnich
atom projevujicich se zvySenym mnozZstvéar a spojitych absorpci (kontinui). Na rozloZeni
energie maji vliv dva spateé pusobici efekty: absorpce ighi v ¢arach (line blocking) a
zpstné naliati atmosféry pohlcenou energii (backwarming) = line blanketing.

U teplejSich CP2 jsou dominantni &my v UV oblasti, kde je mnoZsté¢ar a h¥zda tam
navic hodg z&i, u chladijSich CP2 h¥zd to byva slozgSi. Obecs Ize aiekavat antifazové
zmeny Vv kratkovinné a dlouhovinné oblastireai. Maximalni amplituda 0,2 mag, standardn
vSakcini jen reékolik setin magnitudy.

Jak h¥zda rotuje, natd k pozorovateliiizr¢é ,barevné” rozsahlé skvrny s odliSnym che-
mickym sloZenim. Skvrnyiejmé maji vztah ke geometrii magnetického pole (magnetické
poly, rovnik), takZze pak pozorované &my intenzityéar, indukce magnetického pole a jas-
nosti jevi znény, jejichz extréemy jsou ve fazi.

V roce 1978 Kurtz prokézal opramost podeienitady pozorovatél Zze u gkterych hwzd
probihaji variace jasnostidasové Skéle cca 10 minut, které jsou jinak typické pradialni osci-
lace typud Sct. U oscilaci magnetickychérd ovSem nastavaly situace, kdy pulsac&asaipli
ustaly, aby se pozjl znovu objevily. K vys¥étleni jevu pomohla skuteost, Ze pozorované zm
ny jsou modulovany s ratai periodou. Zde se vyt oswdil tzv. modelmagnetického pulza-
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toru nebooscilatoru, kde geometrie (osa) neradialnich pulsaci §ena nikoli osou rotace, ale
osou magnetického dipolu.

9.3.3 Puavod chemické anomadlie

V roce 1955 Burbidge vinil z pozorované chemické anomalie povrchové jadakuere 10
let pozaji Fowler a dalsi se domnivali, Ze anomalie jslddkem vnitni nukleosyntéza ve
hvézdé, poté co tato opustila hlavni posloupnost. O znovuoziveni této, jinak jizéopust
domrenky se v roce 1986 pokusila Oetken. V roce 1983ep Guthrie s napadem, Ze ano-
malni sloZzeni povrchovych vrstev CPéhd je disledkem jejich kontaminacefipvybuchu
blizké supernovy, Havnes a Conti v roce 1971 uvazovali o selektivni akretivizeiné lat-
ky fizené magnetickym polem &zdy.

V letech 1970, 1981 Michaud a dalSi formulovali dnes jiz vSe@ggimanou hypotézu,
podle niZ pozorované chemické anomalie jsisietikem z#ve difuze. To je pomaly proces
(cm/s) vzlinani atorins velkym @innym piirezem vi¢i prostupujicimu zé&ni (vzacné zemi-
ny, kovy) a sedimentace opticky neaktivnich alofie®). Podminkou prosazeni tohotéjel
ovSem jsou velmi stabilni a nepohyblivé podpovrchové vrstvy. To ovSem vgZaaly
v povrchovych vrstvach kezd nedochazelo ke konvekci, r@mi rotace musi byt relati¥n
velice pomala. Je-li verl globalni magnetické pole, které brani neidganym pohyim
elektricky nabitychtastic, pak je stabilizace j@StétSi, takZze anomalie selixe projevit jiz za
1C° let (1)

Rozdilnost v typech pekuliarnosti vyplyva z rozddhypodminek ve vrstvach, kdefiza di-
fuze probiha. Nap heliow slabé h¥zdy Ize vys¥tlit tak, Ze zde dochézi k mohutné sedimentaci
helia, ficemZ sedimentace&#siho nuklidu H&probiha rychleji neZ sedimentace *He heliow
silnych h¥zd se h¥zdnym trem obrusSuji vrstvy chudé na helium a odhalujieslophaté na
helium (gikladem budiz Ori E).

9.3.4 Pivod magnetického pole

Odkud pochazi globalni magnetické pole, jimZ jsou vybaveny CP2 a Gi&kdy? Literatu-

ra nabizi celkemitdomnrenky:

a) magnetické pole CP krd vznikd a udrzuje se dynamovym mechanismem probihajicim
v jadru h¥zdy, podobs jako magneticka pole Slunce a Slunci podobnych ckjaih
hvézd.

b) magnetické pole je pry postupee rozpadajici pastatek po dynamového procesu aktiv-
nim ve fazi ped hlavni posloupnosti (konvektivnidady typu T Tau)

c) magnetické pole ma fosilniipod — je to pozvolna se rozpadajici pstatek po me-
zihvézdném magnetickém poli zamrzlém do zatowdo materialu

Daleko nejvice stoupefiar sowasnosti ma fosilnijovod magnetického pole (ad c¢)

Charakteristiky CP hvézd a metody jejich uréovani

Tato volre navazujici¢ast inasi dalSi, prakticky pohled na problematiku vyzkumu CP
hvézd. Jde tu o sty nastin metod ziskavani zakladnich poziaticharakteristik této rela-
tivné pacetné, aletrznorodé skupiny hizd s anomalnim povrchovym chemickym sloZzenim
CP hwzdy jsou, jak znamo Redy horni¢asti hlavni posloupnosti (F2-B0) bez zjevnych
vyvojovych gedchidca (T Tau) nebo nasledovnikohii pozdjSich spektralnich ty). CP
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jev se tyka jen svrchnickasti hezdy, vnitek nedoten. (Analogie — atraktivni zmalované
sletny jsou pod vrstvou makeupu jenom tuctovyrévdity).

9.4 Spektralni charakteristiky, abundance

Prvni CP h¥zdy byly odhaleny naiplomu devatenactého a dvacatého stoleti, jejich systema-
tické studium provedl az Morgan v roce 1933. Skupinu G2dcvozdlil podle dominantni
pekuliarnosti jejich spektra, tedy podle vyskyiuabsence witych spektralnichiar. Takto
vznikla jakasi doplkova spektralni klasifikace: napgCQ UMa ma zakladni klasifikaci A2 Vp
a SrCrEu typ znamena, Ze ve spektrézidy se nachazeji neobvykle silté@ry uvedenych
prvka.

Osawa (1965) ip pouziti disperze 6 nm/mm rodd dvé s€ tehdy znamych Ap hzd
podle jejich spekter do 16 pditt. Kdyz pak peSel k disperzi 1 nm/mm, razem dostal 200
krabiéek: ukazuje se totiz, Ze neexistujiedvP h¥zdy se zafnitelnymi spektry.

9.4.1 Porizovani a zpracovani spekter

Kvalitni vysokodisperzni spektrum s vysokym pwem signal/Sum je zakladnintgupokla-
dem pro smysluplnou interpretaci vyslédi ato spektra nebyla az do nedavna k dispozici,
takZzefada zawrti odvozenych ze spekter z minulych let je sporna.

Zpocatku byla k dispozici jen malo citliva fotograficka spektra s nizkgpatizi, a to na-
vic jen pro nejjas¥Si hwzdy. Postupé se zlepSovaly se dalekohledy, spektrografy, emulze,
nicmeére stéle to byla pouze fotograficka spektra. Tam je hlavnim @nodxn pevedeni foto-
grafickych denzit na intenzity, na&a prakticky neni mozné se spolehnout. Vyraznym pokro-
kem ve h¥zdné spektroskopii pak bylo zavedeni CCD techniky. Tacmggwysoky ponir
S/N a viceménlinearni zavislost mezi signalem a intenzitou.

9.4.2 Identifikace spektralnich ¢ar

Spektra CP hizd jsou komplikovana a vyznat se v nich neni je nesnadné. V prvnim kroku je
treba ve spektru identifikovat jednotlivé spektraiary, ukit, kterému z ioni tyto ¢ary nale-

Zeji. To je u CP hazd zvla$ narané, protoze a) v jejich spektrechry takka nikdy nejsou
cisté, wtSinou totiz jde o fekryvy (blendy) ®gkolika ¢ar, b) EZné se zde vyskytujtary malo
béZnych prvki, pro réz chykgji spolehliva atomova data, ¢ary jsou v dsledku misobeni
magnetického pole roz§teny, d) jejich vzhled se #ni v disledku nerovnogrného rozloze-

ni prvki po povrchu.

Proces identifikacéar probihal v gkolika krocich. Nejdive se pomoci systému srovna-
vacich¢ar z laboratorniho zdroje (Zelezny oblouk, vybojky se vzacnymi plgroged! prvni
odhad lokalni radialni rychlosti (skdt& znetena radialni rychlost, nikolidané udavana
heliocentricka). Pak byly ze seznammezdnychéar s pozorovanymi vinovymi délkami vybi-
rani potencialni kandidati na tu kterdaru, gicemz doslo k novému #gsreéni radialni rych-
losti. V dalSim kole byla brana vuavahu uZ nejen koincidence pozorovanych a
piedpowdénych vinovych délek, ale i jejich intenzita a zejména se kontraowzal kom-
pletnost multiplei (mnozZinacar se stejnym termem) jednotlivych spektralntaln. K tomu
slouzila zejménd abulka astrofyzikakh zajimavych multiplét kterou publikovala Moorova
jiz v roce 1959.

Pii této casow a intelektual®d nara@né cinnosti se badatelé setkavaliaslou problém: od
jiz zmiréného pekryvu spektralnickiar, po chybné nebo nekompletni Udaje prinié prvky,



77

aZz po naprostou nedost&test seznaih spektralnichéar exotickych prvik, zejména pak
vzacnych zemin. Nicménexistujefada praci, identifikenich seznariin (Adelman, Rice, Mi-
kuldSek, Osawa), ok je moZné se dfi.

Byly pokusy provadt tuto praci automaticky: Hartoog (1973) vyvinul program, kde se
ovSem posuzovala jen koincidence s vinovou délkou, Ansari (1987) bral navic v Uvahu inten-
zZitu ¢ar. V sowdasnosti se hizdni astronomové snazi detailni identifikaci spektraldapro
jeji pracnost pokud mozno vyhnout, a skate profadu uloh tento krok ani neni nutny.

9.4.3 Abundance, modely atmosfeér

Nejcharakteristit¢jSim rysem CP hizd je jejich anomalie povrchového chemického slozeni.
To se uéuje z vyskytu a intenzity spektralni¢tar prvki ve spektru, kvantitativnim vysled-
kem je stanoveni tzabundanceprvku, ktera vyjatlje relativni zastoupenitiglusného prv-
ku vici nejcetrgjSimu z prvki — vodiku. Utuje se bd’ v absolutnimite (logMNpri/NH) + 12)
neborelativni mife, porovnanim absolutnich abundanislpSného prvku ve ked a jeho
absolutni abundance ve Slunci [N/H].

V minulosti se abundance piivkircovaly pomoci pedem zkonstruovanych moéeitmo-
sfér metodowkrivky risty, kde vstupovaly ekvivalentniigy jednotlivych ¢ar vzhledem k
jejich sile oscilatar. Predpokladem usfghu zde byla velice giva a zodpowdna identifika-
ce spektralnicltar a vykgr téch, které byly pouZzity pro dalSi zpracovani. Vzhledem k tomu,
Ze zde ve &Sirg pripadi jde o vzajema prekryvajicicary, €ch cistych a zpracovani vhod-
nych bylo nakonec velice malo. U CPéhd tu byl i dalSim potencialni zdroj systematickych
chyb, tim bylo proloZeni kontinua, které bylo nezbytné pro stanoveni ekvivalenteictesi

Dnesni pistup gedstavuje oproti klasickémuetelny pokrok. Pomoci vygéanych mo-
delt atmosfér se vytu@ji synteticka hizdna spektra a hleda se nejlepsi shodamsiea mo-
delovymi a pozorovanymi spektry.fitdm na pd@atku existuje jisty okruh volitelnych
parametit — efektivni teplota htzdy Ter, hodnota povrchového grauitégho zrychleniy, mik-
roturbulence, abundance jednotlivych prv& rot&ni rychlosti Vi, apod., které se mohou
menit.

Je teba vSak mit vzdy na mysli, Ze modelovani atmosfér@Bdhvzdy jen jistym fiblize-
nim se skuténosti, nebd zatim zadny z modéldosud sotasré nebral v Uvahu a) globalni
magnetické pole, b)ipkryti spoustodar v UV, ¢) nehomogennost rozloZeni pingdo povrchu.
Pak ani ty nejlepSi modely s desitkami mitiospektralnichéar (Kurucziv Atlas) v detailech
nesouhlasi s pozorovanim, tedy Zadnou kombinaci zadavanpglvparametr nedostaneme
uspokojivou shodu.

Nicmeére i tak je mozné o abundancich pivk CP hezdachiici:

a) v nadbytku zde jsou Si, Cr, (Mn), Fe, Co, Ni, Sr, RE (hakn), ale i Hg, U. U CP2
hvézd [RE] = 16, [Fe peak] = 16— 1F, [U] = 10°.

b) V deficitu obeci byva Ca a Sc.

Kromé¢ CP1 slaba korelace mezi prvky, neni korelace s rotaci, s staagnetickym polem.

Podrobrjsi identifikace — drastické rozdily mezidadami zejména u RE. U CP1 je korelace

mezi prvky vyrazna - metalické &xdy maji viceméh jednotné anomalni sloZeni.

9.5 Fotometrie CP hwzd

RozloZeni energie ve spektru obsahuje informaci o vlastnostech é@tynbsfzdy, zejména
pak o jeji efektivni teplétTes, gravita&nim zrychlenig, chemickém slozeni, magnetické pole.
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U normalnich hvzd se nejrychleji vySa&tje pomoci nejizrgjSich barevnych index které

zachycuji porary spektralnich hustot ¥éni v fiznych oborech spektra.

Interpretace fotometrickych vysletlki CP h¥zd (kront CP 1 a CP 3) je komplikovana,
neba stavba atmosférgthto hwzd je odliSna od stavby atmosfér normalnickzavhlavni
posloupnosti (chemické sloZeni, magnetické pole), coZz se mj. projev, ¢ pak maji jiné
rozloZeni energie ve spektru. Hlaviigmy tohoto jevu spatijeme v tom, Ze hszdy maiji:

a) odlisné chemické slozeni, mnozstvi spektraltimhse projevi jednak zvySenym zastin
nim ¢arami, jednak zny ohrev atmosféry, ktery se projevi zvySenim urokontinua.
Celkow se celemu jevu tprozdleni energie ve spektru visledku spektralnichar rika
line blanketing

b) magnetické pole. To ma vliv na povahu stavby atmosfépattim, Ze ovliiuje pohyb
nabitych iont, pisobi specifickém tlakenB{ — hustota energie = tlak), oviivje z&eni
atomi,

c) nehomogenni chemické slozeni, coZz se ve spojeni s rot&mddw vede k prosmnosti
spektra i jasnosti lézdy.

OdliSnosti ve rozlozeni energie CPéhd jsou natolik specifické, Ze to uninge hledat CP

hvézdy pomoci obeahdostupijSich fotometrickych metod.

9.5.1 Fotometrie CP hwzd ve standardnich systémech

Nejvice ne¢ieni jasnosti CP ézd bylo provedeno v johnsonovském Sirokopasmovém syste-
mu UBV, v posledni dobrozsiovaného i do dlouhovinné oblasti spektRiJKL). UBV sys-
tém neni astrofyzikathnej¥astréjSi — Kivky propustnosti seipkryvaji se,U i B zahrnuji
Balmeftv skok.

Velmi obliben proto je Strémgreéwn systémuvby, v némz jsou efektivni vinovée délky
jednotlivych barev jiz voleny z astrofyzikalnich hledisek. Ve vyzkurtastmosti rozlozeni
energie CP hazd se pak krombarevnych indek (u-v), (v-b), (b-y), uzivaji se i dalsi uate
zkonstruované indexy, které prakticky nezavisi na extirggct: (u-v) - (v-b); souvisi s vyskou
Balmerova skoku, metalicky barevny indewr; = (v-b) - (b-y), ktery dolie kvantifikuje stu-
pen zastigni spektracarami kowi, které jsou népsgjSi ve v. uvby fotometrie se dogilje
jes€ specialnim barevnym indexem Uzkopasmovéhdeagpasmového filtru centrovaného
nacaru H3 - tzv. gindex.

9.5.2 Absolutni spektrofotometrie (monochromatické fotometrie)
Velmi informativni je tzv.absolutni fotometriey niz sepométuji hustoty spektralniho toku
k toku dané vinoveé délceiwi hustot spektralniho toku v 500 nm. Pém se obvykle vyja-
diuji v magnitudach.
CP2 a CP4 hizdy jevi vyrazné deprese v rozloZeni energigaedica 10 nm, jeZ nejspiSe
souviseji s zastémim ¢carami (hranami sérii)
e 140 nm — u Si hdzd — autoionizéni ¢ary Si ll
e 420 nm — u chladnych CP2, snad Eu Il
* 630 nm — obas, mivod nejasny
* 524 nm - velk& koncentragear tiznych ionfi, deprese ,povinna“ pro vSechny CP2 a CP4
hvézdy.
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9.5.3 Maitzenav index Aa

K posouzeni hloubky deprese kolem 524 nm vyuZzil Maitzen speéckbnstruovany barevny
index definovany vztahem:

_Oity
2 ’

kde g, a g; jsou hwzdné velikosti ve sedrépasmovych barvach s efektivni vinovou délkou
postupi: 524 nm a 501,5 nny,je hwzdna velikost ve standardni Stromgrenbkiru vy.

Pro ugitou hodnotu teplotniho barevného indexuyf byl hledan ve velikosti indexa
oproti normalnim h¥zddm:Aa ozna&ovana pak jako Maitzeén index. Statisticky velky sou-
bor hwzd tidy A a B ukazuje, Ze kro#nsilné pekulidrnich hézd (Aa cca desetiny mag),
existuji i hwzdy postizené jen sléb

Maitzenmv index dava moznost rychle a efekéivdiagnostikovat CP tézdy i mezi sla-
bymi hwzdami, aniz by bylo nutno paovat spektra.

a=g,

9.6 Rotace

Tempo rotace je u CP &xd mimaadre dilezitou charakteristikou:

a) dokaze vysttlit periodicitu WtSiny pozorovanych zam (magnetickych, spektroskopic-
kych, swtelnych) — model Sikmého rotatoru

b) pomala rotace je jak znaméldzitou podminkou pro rozvoj chemické pekuliarnosti.
Rotaini periodaP se \tSinou se vyjatlije ve dnech, udava s&sreé periodu, s niz do-

chazi k ¥tSiné z pozorovanych zom (fotometrickych, spektroskopickych, magnetickych).

Rotasni rychlostiVi je miréna rovnikova rychlost, vyjadje se v km/S). Sklon osy rotace

vaci pozorovateli ja, poloner hvézdy R (predpokladame kuloveé kedy). Model tuhého rota-

toru pak pedpovida nasledujici vztah mezi zgrigmi velicinami:

V,, :50,613( R J (&) kmis .
1 P

(O]

9.6.1 Periody rotace

CP h¥zdy (s vyjimkou CP1 a CP3) jsou geometricky péoné hezdy, kde se ®ni geometrie
v disledku rotace hdzdy. Na povrchu htzd nachazime spektroskopické a fotometrické skinmizdy
mivaji vicemeén dipolové magnetické pole. \isledku rotace hzdy dochézi ke zémam spektra, jas-
nosti a efektivniho magnetického pole, vSe s toerfodou. Stai stanovit periodu pomocéth znen,
které pozorujeme s nejlepSim paemS/N.

V minulosti se uzivalo spiSe spektroskopickych agmesickych ngieni, fotoelektricka
méteni vesmis nebyla tak spolehliva, jelikoz amplitudy CPehd jsou nevelké (typicky
0,03 mag), ovsemipsnost dnesni fotometrické techniky je jiz dostade takze dnes se peri-
ody ukuji prevazeg pomoci s¥telnych zmgn. Fresnost a spolehlivost deni periody uwuje
zejménaasovy rozsah pozorovaciho materialu.

Priklad CQ UMa — v satasnosti h¥zda s relativé nejlépe utenou periodou:
Burke, Howard (1972) UBv 1,706 d - nespravna
Winzer (1974) UBv 1,6980 d — fiktivni

%) Horké hwzdy zpravidla rotujf jako tuhé&leso.
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Wolff, Morrison (1975) uvby 2,451 d
MikulaSek (1975) 2,450 02(18) d
Mikulasek (2001) 30 let pozorovani 2,449 911 7@9) 4457 cykh

Rotaini periody CP h¥zd jsou od %2 dne u horkych CPé&ad po desitky az stovky dni
(HD 188 041 — P = 223,826(40) d — Mikulasek et 2003), pipadreé roky (sporné) u chlad-
n¢jSich CP2 hezd. CP h¥zdy v piméru rotuji pomaleji.

9.6.2 Projekce rotaéni rychlosti

V dusledku Dopplerova jevu dochazi k rénému rozs&ienicar, u rekterych hwzd hraje tento
zpasob roz&eni¢ar dominantni Ulohu.i#Pméieni rot&ni rychlosti se porovnavaji pozorova-
né profily jedné (tra@n¢ ¢asto Mg Il 448,1 nmgi vice spektralnicikar s modelovym profi-
lem této spektralnicary (ar) rozsfenych rotaci. Srovnani segjed tak dlouho, dokud
nedojdeme ke shetf).

Dulezité je vSak fpomenout, Ze &teni neposkytuji ffimo rota&ni rychlost, ale pouze jeji
pramét: V sini (svou roli tu jedt hraje okrajové zten@mi u, coz je efekt druhéhiadu). Sklon
i nelze z pozorovani spektradady s utitosti stanovit. R statistickych avahach si Ize pomo-
ci predpokladem, Ze rotai osy nejspisS jsou v prostoru orientovany nakodn

Rada spektroskopickych praci jasmlokazuje, Ze rotai rychlosti CP hyzd jsou
v praméru viditelnré mensSi, naprostaétina ma roténi rychlost V.o, mensi nez 100 km/s,
(i kdyz existuje par vyjimek na&p56 Ari s roténi rychlosti 175 km/s). Pomala rotace CP
hvézd je nezbytnou podminkou pro vznik a rozvoj ché@ianomalie, ktera by se jinak na
hvézdé neudrzela vinou polednikového préand jehoz vznik a rychlost jsou podnifty ro-
tacnim zplos¢ni hwzdy.

9.6.3 Aplikace a testovani modelu Sikmého rotatoru

Z pozorovani Ize u individuélnich &d odhadnout s@asré projekci rot&ni rychlostiVsini
a perioduP. Predpokladame-li navic, Ze existujéco jako stedni hodnota polo#nu hwzdy
<R>, pak by ndlo platit:

V sini < 50’2<R> .

Grafem nerovnosti je hyperbola a prostor pod nbpa& jako hyperbolickou obalkou zavis-
losti Ize najit siedni polongr vzorku CP h¥zd. Nalezena zavislost @ipodporuje model.
Odhadneme-li nagklad z efektivni teploty hszdy jeji polongr R, I1ze vypgitat sklon osy:

.. Rsini PVsini
sini = = .
R 50,6R

Znalost sklonu je nezbytna k interpretacifgppdnému modelovani pozorovanych spektro-
skopickych, magnetickych a fotometrickych &mNekdy je mozné rozhodnout i o délce pe-
riody P, neba’ by n¢lo platit:

506R
<——.

Vsini

P

19 Nekdy je rota&ni rychlost vedlejsim produktengjaké slozigjsi tlohy — napiklad odhadu abundance.
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9.6.4 Poloméry CP hvézd

Polomery promeénnych CP h¥zd Ize odvodit ze statistiky pouzitim modelu Sikmébtatoru

(viz vySe), jde tu vSak jen oistni hodnotu. Pokud nés zajimaji jednotlivézaly, je teba

volit jiny postup:

a) Polomer odhadneme z pozorovaného spektralniho typu, atmsdhwzdné velikosti, fi-
padre hmotnosti, je-li znama, musime se vSak ignd tim, Ze zde ustava nejistota
v poneru 1:2. To je dano skutmosti, Ze i CP hizdy se jako h¥zdy hlavni posloupnosti
v pribéhu ¢asu vyvijeji. Sedni polondr CP h¥zd vychazi na 3,2 R

b) Ze z&ivého vykonuL a efektivni teplotyles:

L=c4xR* T

|ze polongr odvodit. Problém zde tkvi v &gni jak zéivého vykonuL, tak i efektivni tep-
loty Ter. U CP hezd je to zvlas problematicke, patvadz na 8 Ize aplikovat standardni
vztahy mezi barevnymi indexy a teplotou jen s valkezervou. Sporné je i uziti bolomet-
rickych korekci, u CP hézd je nezname dostéte spolehli.

c) Metoda Shallisova-Blackwellova (1977, 1979) je zalw na znalosti celkovéhoizéeho
toku mefeného na Zemirg, hustoty spektralniho tokise, i ve vzdalegjsi infratervené
oblasti (2 az 1um). Zde je mélo spektralnictar a mnozstviignesené energie odjinud je
vcelku zanedbatelné. VysledkefnTes:

2

° 0
:Z FSio (T, ef'g’io)

Hustota spektralniho toku v infrarveném oboru jen malo zavisi na chemickém sloaeni
gravitatnim zrychleni. Pouzitim iteraci rychle deépgmme k hodnat efektivni teploty a uhlo-
vého pfiiméru. Zname-li vzdalenost, ieme ukit i geometrickou hodnotu pola¥ru hwzdy.

9.7 Magnetické pole a jeho zrény

Pro CP h¥zdy s vyjimkou CP1 a CP3 jgipnana gitomnost relativé silného, stabilniho,
vicemér dipolového magnetického pole vmrzlého dézdy. Pozorovani magnetického pole
se &je spektroskopicky, pole se zjife prostednictvim tzv. Zeemanova jevu.

9.7.1 Zeemaniv jev

Je-li atom v magnetickém poli, dochazi k sejmutjedeerace &kterych energiovych hladin
atomu, k jejich rozgpeni. Za pedpokladu BZnéLS (Russellovy-Saundersovy) vazby jg p
nulové indukci poleB = 0 energie utena trojici kvantovycktisel [n,L,J. Je-li pak indukce
raizna od nuly B # 0) kazda hladina se rozgi na 2] + 1 slozek charakterizovanych celym
nebo polovinnymmagnetickyntislem M — undrné projekci vektoru, ktery vykonava pre-
cesni pohyb kolem stru magnetické indukce. Projekce je kvantovana.

Velikost rozS¢pu oprotiB = 0:

AE(M,B)=gu, M B,

kde 15 je tzv. Bohfiv magneton — magneticky moment elektrogye tzv. Landého faktor
uréeny kvantovymcisly J, L, S— komplikace dana vlastnosti spinu elektronu:
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fy=—2" =g o7amo 37, g=1+ 20 FDFSEFH-LLHY
B ’ ’ .

“4mmc 2J(J +1)

(*V Sl nutno vynasobit). Emisnicary vznikaji gechodem atomu z energeticky vyssiho do
nizsiho stavu — zavisi mpa M z obou hladin, platifitom vybérové pravidloAM = +1 pro
tzv. o slozky,AM = 0 prortslozky.

Uz Zeeman (1897) zjistil, Ze jednotlivé slozky iSit podle jejich polarizace, ta zavisi
na vzajemneé orientaci #&ni a magnetické indukca.slozky vzdy linear#é polarizované rov-
nokezre s polem,o slozky jsou elipticky polarizované, vzajetgnapané orientované. Obec-

nou situaci Ize vyjéit jako linearni kombinaciiéného a podélného Zeemanova jevu:
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Pokud pozorujeme&ary absorpni, pozorujeme ogaé efekty (jakoby wité fotony chylly).

V principu Ize detektovat jak podélnou, takdmou slozku magnetické indukce, tedy kom-
pletni vektor, v praxi je ovSem jednodussi a sdol&si nefit vzajemné posuvyar, a tedy
podélnou slozku indukce. inérna vychylkao slozek odi, (B = 0):

Fef= 32 =+ 4p700°2B A2,

B v teslechdo v nm,z je vazeny centroid sloZek v jednotkach Zeemanova normalniho tripletu.

Priklad: Ao = 500 nmB = 0,3 T - rozS€p £0,003 nmJ12 km/s. Méteni dosti naréné na
piesnost, vZdy jeitba pracovat jen s velmi ostrygarami, u h¥zd s rychlejSi rotaci nelze
magnetické pole Zeemanovym analyzatorem detektovat.

9.7.2 Efektivni magnetické pole

Pozorujeme-li h¥zdu, gitame gispivky pres celou viditelnou polokouli, pozorujeme tzv.
efektivni magnetické polBe. Pokud je pole dipoloveé a tento dipdl je uriiste stedu hwz-
dy, pak plati:

B, :é B, (cospgcosi +sinfsini cos%)

Zmeny vicemen sinusovéB, — indukce na magnetickych poélegihel mezi magnetickou
0Sou a osu rotace. Pokud¢hda rotuje, pak je obrazek rogsu
pozorovany v opaych polarizacich je§tkkomplikovargjsi.

1,-3 v .
y W 9.7.3 Zeemaniv analyzator

I AL Pristroj zkonstruoval a u spektrografu dalekohledivihawilsonu
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uspdadani nebo rusi vlastni polarizaci odraznych zrcadeétyrtvinné destiky, dvojlomého
islandského vapence rozmitajiciho spektrum nér@égderuhow polarizovanych slozky.

Dvé spektra nad sebou —¢teni rozditi vinovych délek.
Nevyhody — fotograficky proces (maximum citlivo§ti015 T), vede k faleSné anharmoni
nosti Kivek zmen magnetického pole. Pro érdy s Vsini > 40 km/s je né&inny. Vyhodou je,
Ze spolehli¥ udava znaménko polarity.

Po zavedeni analyzatoru byl
objeven tzv.cross-over efekt: @ zmeéne
polarity efektivniho magnetického pole

u rekterych CP hvzd

car vV op&né orientovanych
polarizacich, f dalSi nasledujici  zréen¢
polarizace si polarizace promeni role.

zjevreé razna Sika

Dusledek souwasného
pusobeni  Zeemanove rozS€pu a rotace
hvézdy. Projevuje se I ”” ] hlavre tehdy, je-li
magneticky rozsp LI 11 C\ srovnatelny

s rota&nim rozsfenim.
Spravné znaménko cross-over efektu — dalSi argyonembodel Sikmého rotatoru.

9.7.4 Vodikovy magnetometr

Vodikovy magnetometr dava moZznostithpolarizace v Kidlech Sirokychtar fotoelektricky
pomoci velkiny V:

Sitka vodikovychéar je vzdy mnohemdSi rozmyticar rotaci (efektivid na rotaci nezavisi),
takZze magnetometrem lze testovat, zda neexistyiéskychle rotujici magnetické Bxdy
(neexistuji!), nezavisi na spektroskopickych skem@ava harmonickériky.

NejsilngjSi znamé efektivni pole HD 215 441 od 1,2 do 12,0

9.7.5 Povrchové magnetické pole

Pouze u &kolika hwzd je magnetické pole natolik silné, Ze |ze r&a&to tripletu pozorovat
— tam se i i absolutni hodnot® vystredovana po viditelné polokoulifiFrotaci se mini
malo. Dalo by se &kavat, ze pozorujeme-li zZmu polarity — nélo by mitBs podobu dvojvl-
ny (Bs se ma mnit od 0,8 do 0,68p). To se vSak nepozoruje; coz Ize Wthiv tieba tim, Ze
magneticky dipdl ve skutaosti neni tak Upkcentralni.

9.7.6 Povaha magnetického pole
Magnetické pole CP kzd je Zejm¢ takika prakticky dipolové, protoze: a) toroidalni slgzk
s prijatelnym Bs (< 4 T) by nemohly vytviit métitelnou podélnou slozku, @jstota Zeema-
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nova roz&ipu + tenkésary, v integralnim sitle Zadné lokalni magnetick& pole podobera t
ve slunénich skvrnach.

Jednoducha vina Bs naznéuje, Ze dipol globalniho magnetického pole gutemusi byt
umisgn do centra (0,1 az 0,3&p). Magnetické indukce na severnim a jiznim polu péke
byt velice fizna,¢imz by bylo mozné objasnit i to, gree u gkterych h¥zd severni a jizni
magneticky pol takizni (diametrala odliSné anomalni chemické slozeni).

Za predpokladwisté centralniho dipdlu Ize sklon magnetické osy kdnigs zjistit podle
pongrur:

_ B.(min) _ cospcosi - sing sini
B.(max) cospcos +singsini -

Ve statistickém vzorku (inklinacenahodna) nachazime &yreferované orientace (B =
20° a 80°, ale je mozné, Ze nejde o realny efekt.

9.8 Spektroskopicka proménnost, rozlozeni prvii po povrchu

Uz od roku 1913 je znamo, Ze fazouwévky zmeny intenzity spektralnichiar u CP2 h¥zd a
zmeénam radialni rychlosti jsou v kvadrégy coz se tyka hlagnanomalg silnych car prvki
(Sr, Cr, Eu ... Si). Kvalitativni vysitleni i kvantitativni odhady ukazuji, Ze vSe lzeswilit
piedpokladem existenapektroskopickych skvma rotujici h¢ézde s osu se sklonem Dosud
vSak fesreé nevime, jak tyto nehomogenity vznikaji a jak sezug.

9.8.1 Mapovani rozloZeni prvki (dopplerovské zobrazovani, tomografie)

Je-li na povrchu htzdy chemicka nehomogenita (nadbytek nebo defi¢italmo prvku vzhle-
dem ke zbytku povrchu), projevi se to jako vinkatppujici od modrého koncéittla cary pres
stted (zde nejrychleji) az &ervenému konci, na &itou dobu vinka zmizi, aby se pak znovu
objevila na modrémiidle. VySetovanim fazovych zgm profila urcitych ¢ar si Ize dinit pred-
stavu o poloze skvrnky iipadré skvrnek. Lze tak nakonec zaiych predpoklad zmapovat
rozlozeni daného prvku (ekvivalentnik§i cary) po celé hézdé (ovSem mimo tu oblast, ktera
s ohledem na sklon Bxdy neni nikdy pozorovatelna, néie reSeni i kolem viditelného polu).

Prvni modely sestavil v roce 1958 Deutsch, v rd@891pak teba Rice a Piskunov. Nyni
se nejvice pouziva techniky ,dopplerovského maptvamvinuté riznymi skupinami.
S ohledem na to, Ze poskytuji docela podobné vkglertia se byt ten obraz docela realistic-
ky. B&Zr¢ se uz pracuje i s modelovanim chovani skvrn v retighém poli. To lze vyS&b-
vat v opa&nych polarizacich, coz poskytuje hodeow popis efeki pri zméné polarity
efektivniho magnetického pole.

Pozorujeme zjevnou navaznost (nikoli vSalspou) spektroskopickych skvrn na geomet-
rii magnetického pole. Toigjmeé sehrava rozhoduijici rolifpjejich vytvoreni a dlouhodobé
stabilizaci.

9.9 Fotometricka proménnost,

Ackoliv prvni swtelna Kivka CP2 hezdy o CVn byla pdizena jiz 1914 (Guthnick a
Prager), k rozvoji fotometrickych vyzkunCP h¥zd doSlo az v Sedesatych letech minulého
stoleti. Nezbytnym jedpokladem tu bylo zvySeni citlivosti fotonasthizavedeni a zvladnu-
ti standardnich fotometrickych systém
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Pionyry vyzkumu byli Rakos a StepieHvézdy pozorovali v systéemuBvV klasickymi
fotonasohii s maximem citlivosti v modré oblasti spektra. Vigkumu velmi rychle zdo-
macreél astrofyzikalrgjSi Stromgredv systém a dalSi igdrepasmoveé systémy, v posledni
doke se pozoruje i ¥ervené oblasti spektra. CCD technika se v3ak ptalgpozorovani malo
pouziva. \étSina zkoumanych CP bxd pati do kategorie jasijSich hwzd, pro &Z byva i
malych zornych polich CCD kamer obtizné najit vigdserovnateléi jasné srovnavaci
hvézdy.

Pozorovani ukazala, Ze:

a) vSechny magnetické CP ¢rdy (se spektralni pra¥nnosti) jsou proknné, gicemz peri-
oda zmén souhlasi s jejich rotai periodou.

b) amplitudy s¥telnych zn&n jsou typicky setiny magnitudy, vyjiniee desetiny magnitudy.

c) swtelné Kivky s jednou nebo d¥ma vinami lze vzdy uspokojgvpopsat harmonickym
polynomem 2. stugn Tvar s¥telnych Kivek urcuje jednaci dvé dominantni fotometric-
ké skvrny na povrchu. Extrémy, co do faze souhdasitréemy zrén efektivnihno magne-
tického pole, resp. spektroskopickych&mLokalizace fotometrickych skvrn na povrchu
Sikmého rotatoru jen z fotometrickych pozorovangem neni a ani neihe byt jedno-
znana. Vzdy je nutno alespanéco predpokladat o tvaru a geometrii skvrn, kde se nabizi
piedpoklad rozloZeni jasu jako funkce magnetickiéysPPeterson (1970) navrhl, Ze pozo-
rované zminy jsou svazany sexistenci spektroskopickych skwmazanych
s nehomogennim rozlozenim piévgo povrchu h¥zdy. Fotometrické skvrny by pak byly
totozné se skvrnami spektroskopickymi.

d) swtelné kivky v jednotlivych barvach se od sebeéKdy i velmi vyrazi) lisi,

v nékterych gipadech probihaji stelné zngny i v antifazi. Molnar (1973) roz8li sledo-

vani pronénnosti az do vzdalejsi UV oblasti: z druzice Copernicus sledoval rejgsi

CP hwzdua? CVn. Zjistil, Ze v oblasti pod 298,5 nm probihsyjételné zngny v antifazi,

piicemz celkovy zavy tok hwzdy (a tim i efektivni teplota) se ném. Fotometrické

skvrny tak nejsou ani stté, ani tmave, &ci okolnimu povrchu jsou ,barevné“.

e) U nekterych chladySich CP2 h¥zd pozorujeme i vice ,nulovych vinovych délek® Hiuz
— zdroj prongénnosti Zejme lezi mezi uzly. Timto, zatim nevydlenym jevem, se zabyva
projekt Komplexniho sledovani chladnych chemicky pekultarihiezd (Mikulasek, Ziz-
novsky, Zverko).

9.9.1 Rychla proménnost CP2 hwzd

CP hwzdy zasti spadaji i do pasu nestability osidleného napHlRujicimi hvzdami typu
0 Sct. Pulzujici CP hdzdy maji téZ kratké periody o délce cca deset mamaplitudy typicky
0,02 mag.

Prvni pulzujici CP2 hizdu objevil Kurtz (1978): HD 101 065, P = 12,14 mevici na
chladné hranici skupiny CP2 &d. Amplituda oscilaci je modulovana s periodouacet
Kurtz (1982) naSel vys¥leni v modelusikmého pulzatorikde symetrie neradialnich pulzaci
je dana osu magnetického dipdlu: v amplituda pulzaci je pozorovana v okoli magneti
kych poli. Pohyb elektricky nabitého plazmatu je mozny jedé sil@ar, ty kolmo vstupuji
do hwzdy jen v oblasti pdl. Model byl potvrzen i sledovanim radialnich rydiloo amplitu-
dé cca 400 m/s.

Pulzace odpovidaji velmi vysokym harmonickym rinog vztahuji se tak jen Kin nej-
vySSim vrstvam, v zasadenti dilo difdze. Neni jasné, jak jsou buzengcm vSak mohou
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napowdét o vnitini stavid podpovrchovych vrstev kezdy. Mohou byt dalSim nezavislym
nastrojem pro stanoveni jeji roba periody.

9.10 Vyvojovy status CP hwzd

Poloha CP hézd v HR diagramu bezprdstire souvisi s jejich stém a vyvojovym statusem.
Fundamentélni Ukol pozorovaci astronomie p#&kést dostatek hodnésné zpracovaného
pozorovaciho materialu a statistickych dat kfovanitady hypotéz a teorii vystlujicich
fenomeén CP hszd

VSe naswvdcuje tomu, Ze CP hzdy jsou h¥zdy hlavni posloupnosti se standardnim po-
cateinim chemickym sloZenim, tedy 70 % vodiku, 25-28 éleah a zbytek tvid t&ZSi prvky,
jejichz vyvoj probiha obdokinjako vyvoj normalnich htzd s touz hmotnosti. Hmotnosti CP
hvézd jsou ovsem velice rozdilné: od 1,5 Mo 15 M,, a tim i jejich st#, které pro h¥zdy
v nejmensi hmotnostiini 3,5-16 az 3,5-18let, zatimco pro ty nejhmaij$i CP5,6 huzdy:
10° — 1,2-10 let. Pondr pramérného sté je tak v intervalu 1:300!

O vyvojovém statusu CP Bxd se Ize hodhdozwdét z jejich polohy v diagramech pro
razné charakteristiky.

9.10.1 Poloha CP h¥zd v HR diagramech a jeho ndhradach

a) Mypo — logTes NejinstruktivrejSi podobou HR diagramu je zavislost bolometrickézdne
velikosti (logaritmu z&vého toku) na logaritmu efektivni teploty. Bohuzgtaw pro CP
hvézdy je potiZz v tom, Ze jak bolometrickou korekek efektivni teplotu nelze zjistit jed-
noduchymi n&enimi ani pouzit standardnich postugyvinutych pro normalni hszdy.
Misto logdTes se velmicasto pouzivajitznébarevné indexyBohuzel, zastini carami ré-
kdy zna&né ovliviiuje velikost indexu, zvl@Spokud se opiraji 0 modrou oblast spektra
s mnozstvim spektralnickar. Pouziti indek z cervené a infré&ervené oblasti spektra je
nadjnéjsi, ale jest lepSi je odvodit efektivni teplotutipno z celkového toku zéani (me-
toda Blackwellova-Shallisovad, Tef). Nezbytnd je jestznalost vzdélenosti (paralaxy),
pozorovani Hipparca vSak znamenalacmygpokrok. Vyskyt hézd CP2-6 v zakrytovych
dvojhwzdach je vzacny, u CP1 je naopak zcela standandmietalickych he¥zd tak Ize
uzit z&ivych vykoni, které byly nalezeny metodou, jejiz spolehlivostavisi na vzdale-
nosti soustavy.

b) Zavislosti logR —log Tet Ize nahradit klasicky HR diagram, v mnoha ohledectiokonce
nazorrjSi. Polongr hvézdy od ZAMS do TAMS vicemé&monotoni roste. Polorér I1ze
zjistit razre, pro jednotlivé hezdy (metoda Blackwell-Shalligd, Tef), R = 4277

c) Diagram logg — log Tet by rovrez byl s to nahradit klasicky HR diagram. Povrchgva-
vitacni zrychleni v pitbéhu vyvoje nag Ize odvodit z rozboru profilu Balmerovychr.

d) Diagramym-Bl hwzdokup a asociaci

» Galaktické kulové hszdokupy neobsahuji kzdy sM > 1,5 M_, takZze klasické CP
hvézdy tam nenachézime, jistou obdobou jsou GR2dhyw horizontélni ¥tve.

* CP h¥zdy jsoucetné v oteienych h¥zdokupach a asociacich, jsou to skupiny se stej-
nym st&m a p&ateinim chemickym sloZenim, modul vzdalenosti vSeélgmi zhruba
stejny, poloha CP kzd v HR diagramu je it&jSi — North (1993).

« Nejmladsi aglomerace s CPd&adami je stara 5-20et, nejstarsi obsahuje CPdady po-
bliz kon&né hlavni posloupnosti. Pekuliarita CPZr¥ se hem vyvoje na hlavni po-
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sloupnosti zejme¢ neneni, u CP 1 snad nasta s ¥kem. Nej\¥tSi relativni zastoupeni CP1
1,5a7 1,7 M, u CP2 h¥zd 3 az 4 M.
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