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1 Atmosféry horkych hvézd

1.1 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 déji, které ve hvézdé probihaji, i
k pochopeni jejiho predchoziho i budouciho vyvoje. Oblast, z niz k nam elektromagnetické
zareni hvézdy prichazi, se nazyva hvézdnd atmosféra. Ackoliv hmotnost hvézdné atmosféry
predstavuje jen velmi malou ¢ast hmotnosti celé hvézdy, je jeji studium stejné dilezité, jako
studium vnitini struktury hvézdy.

Proto byla také vypracovana velice podrobna teorie, které popisuje sifeni elektromagnetic-
kého zareni v atmosfére hvézdy a jeho interakei s latkou. Zéklady této teorie si nyni ukazeme.
tenzita zdreni I(rm,vt). Ta se definuje pomoci mnozstvi energie d€, proslé jednotkovou
plochou 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,v,t) dScost dw dv dt, (1)

kde 6 je thel mezi smérem n a normalou k plose dS (viz. obr. 1). Pti zavadéni dalsich veli¢in
budeme pro jednoduchost predpokladat, Ze studovana atmosféra je stacionarni (ale ne nutné
staticka) a sféricky symetrickd nebo planparalelni. V takovémto piipadé zavisi intenzita zafeni
pouze na poloméru r, thlu 0 a frekvenci v. V astrofyzice je zvykem oznacovat proménnou, ke
které je dana veli¢ina vztaZzena, prostiednictvim indexu, tedy napiiklad I,, = I(r,v). Stiedni
intenzita zdreni J(r,v) (nulty moment intenzity) se zavadi vztahem

J, = J(ry) = %/_1 I(r,pv) du. (2)

Zde je zavedena, jak je v astrofyzice béznym zvykem, proménna p vztahem p = cosf. Je
mozné ukazat, Ze stfedni intenzita zafeni souvisi s hustotou zarivé energie Eg(r),

Egr(r) = il /000 J(rv)dv. (3)

Cc

dS

Obrazek 1: K definici specifické intenzity zateni I(r,n,v,t)



Dale zavedeme tok zdieni F(r,v) tak, aby veli¢ina F - dS vyjadfovala mnoZstvi energie,
protékajici ploskou d.S za jednotku casu v jednotkovém intervalu frekvenci. V pt¥ipadé sféricky
symetrického prostiedi je nenulova pouze radidlni slozka vektoru toku zareni,

1
P = Fira) =27 | T pdp (1)
—1
Vidime, Ze tok zafeni je prvnim momentem intenzity zareni. Pfi vypoctech je téz dilezity
integrél vektoru toku zareni pfes frekvence,

F(r)= /000 F(rv)dv. (5)

Podil F/c? je hustota hybnosti, svazana s polem zafeni.

1.2 Opacita a emisivita v atmosférach horkych hvézd

Béhem prichodu fotoni hvézdnou atmosférou dochézi k jejich pohlcovani a opétovnému vy-
zatovani, piipadné k jejich rozptylu. Tyto procesy se jako celek oznacuji jako pfenos zafeni.
Je rozumné procesy vedouci k pohlcovani zatfeni a procesy vedouci k emisi zafeni popisovat
oddélens. Proto se zavadi extinkeni koeficient' x(r,u,v) a emisni koeficient n(r,u,v). Budeme
sledovat elementérni objem, omezeny plochou dS a tloustkou ds. Cést energie 6€ pohlcené
timto elementem za Cas dt ze zafeni o intenzité I(r,u,v) v intervalu frekvenci dv, dopadajiciho
ve sméru normaly k dS v elementu télesného thlu dw je rovna

0 = x(ryp,v) I(r,pu,v)dS ds dwdv dt. (6)

Dale tento element vyzafuje energii € v intervalu frekvenci dv do télesného tthlu dw ve sméru
n za Cas dt, pro kterou plati:

0 = n(r,u,v)dS dsdwdr dt. (7)

P1i popisu pohlcovani zareni latkou se obvykle rozdéluje extinkéni koeficient na dva cleny.
Zavadi se absorpéni koeficient x®(r,u,v) pro ,pravou absorpci”, pii které dochézi k pohlcovani
jednotlivych fotoni a na koeficient x*(r,u,v) popisujici rozptyl. Pfitom plati vztah

X(rhu?V) = Xa(’l“,,u,l/) + Xr(7“>M>V)- (8)

V ptipadé nepohyblivé atmosféry je ¢asto koeficient x?(r,u,v) izotropni. Naopak v pohybujicim
se prostiedi absorp¢ni koeficient diky Dopplerovu jevu zavisi na velikosti projekce vektoru
rychlosti latky ve sméru pozorovatele, ztraci tedy svoji izotropii. Podobné emisni koeficient
zpusobeny tepelnym zafenim je v nepohyblivych prostfedich izotropni. Piispévek zapficinény
rozptylem vSak neni izotropni ani ve statickém prostiedi. Pro jednoduchost vSak v dalsim
textu prostorovou zavislost koeficienti absorpce a emise zanedbame.

Pokud v dané atmosfére je celkem N procest, v disledku kterych je atmosféra schopna
absorbovat a rozptylovat zareni, pak je celkovy absorpéni koeficient dan souctem piispévki
Xi(7,p,v) jednotlivych procesi

X(rhu?V) = Z Xi (Ta:uay) = Z 0; (Tnuay)ni(r)> (9)

LOznadovany také jako absorpéni koeficient.



kde n;(r) je koncentrace ¢astic schopnych absorbovat zareni v disledku i-tého procesu a o; je
uc¢inny prufezem tohoto procesu. Pokud je napriklad extinkéni koeficient dan pouze rozptylem
zafeni na volnych elektronech, pak

X(T?:U“ay) = OThMe, (10)

kde n. je koncentrace volnych elektroni a oy, je G¢inny prufez Thomsonova rozptylu. Ex-
tink¢ni koeficient v dusledku absorpce zafeni v ¢are vznikajici pri zarivé excitaci z hladiny ¢
na hladinu j je dan vztahem

g (T gy = T g (M
i) = o (2 = 22) 600) = 2ty (%= 25 o) (1)

kde f;; je tzv. sila oscilatoru dané ¢ary, n;, n; jsou koncentrace atomi v jednotlivych hladinach
a g;, g; jsou jejich statistické vahy. Funkce ¢(v) udava profil spektralni ¢ary.

Jednotlivé zdroje opacity v atmosférach hvézd je mozné rozdélit na vdzané-vdzané (pie-
chody mezi energiovymi hladinami daného iontu), vdzané—volné (piechody vedouci k ionizaci),
volné—volné (interakce mezi ionty a volnymi elektrony, pii kterych dochézi k absorpci ¢i emisi
fotonu) a rozptyl zareni. Vazané—vazané prechody vedou ke vzniku spektralnich ¢ar, vazané—
volné, volné—volné prechody a rozptyl tvoii spojité spektrum (kontinuum).
vSim procesy spojené s vodikem a heliem a téz8imi prvky v oblasti ultrafialové. Pro vytvareni
spojitého spektra horkych hvézd jsou rozhodujici rovnéz vazané—volné a volné—volné prechody
vodiku a helia. U zvlast horkych hvézd je vyznamny i rozptyl zafeni na volnych elektronech.

1.3 Rovnice prenosu zareni a jeji reSeni

Rounice prenosu zdrent je analogii Boltzmannovy rovnice pro piipad fotonového plynu. V ne-
relativistickém pripadé nabyva pro sféricky symetrickou stacionarni atmosféru tato rovnice
tvar (v inercidlni vztazné soustave)

2

0 i B
ILLEI(T’M’V) + r @](Tapﬂy) - 77(7°>V) —X(’f’,l/)](’l",,u,l/). (12)

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

S(ra) = M) (13)

pak je mozné rovnici pfenosu zafeni piepsat téz jako

pa T ) + %m,u,u) = x(ra) U () — S(r)] (14)

Pro ptipad planparalelni stacionérni atmosféry ma rovnice prenosu zafeni tvar

B Iz 1) = () = X)) (15)
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Zavedeme-li optickou hloubku 7T jako celkovou absorpci zafeni latkou podél normély, pak za
predpokladu izotropnosti absorpéniho koeficientu

dr(z,v) = —x(z,v)dz, T(z,v) = /Zmax x('v)d?, (16)

kde 2.y znaci povrch atmosféry, na kterém je optickd hloubka rovna nule. Zaporné znaménko
ve vzorci (16) vyjadiuje, Ze opticka hloubka s rostouci vyskou v atmosfére klesa. S pouzitim
této optické hloubky a definice vydatnosti (13) je mozné piepsat rovnici prenosu zatreni (15)
jako
o,
'uaT,, N
Pfipomenme, ze indexy v, pfipadé A oznacuji veli¢iny vztazené k jednotce frekvence (v) nebo
vlnové délky (\).
Zdrivd sila (na jednotku objemu) je zptisobena predavanim hybnosti fotoni latce hvézdné
atmosféry pri procesech absorpce a rozptylu, a je dana integralem

Josx = %/000 x(rw)F(ry)dv. (18)

L/ - SI/' (17)

Priklad: Zaieni v neabsorbujicim prostiedi za predpokladu sférické symetrie

Budeme studovat pienos zafeni v neabsorbujicim a nevyzafujicim prostiedi (v oblasti nad atmo-
sférou hvézdy) za predpokladu sférické symetrie. Nejprve si vSimnéme, Ze z rovnice prenosu zareni (12)
plyne, Ze intenzita zafeni je na daném paprsku konstantni a nezavisi tedy na vzdalenosti od hvézdy,

%I(T,u,l/) =0 pro p = konst. (19)

Pokud sledujeme zéreni hvézdy o poloméru R, prochéazejici prihlednym prostiedim, pak pii vypoctu
stfedni intenzity (2) neni nutné integrovat pfes vSechny tuhly p ale pouze od thlu p., pod kterym

vidime polomér hvézdy
R\’
c=/1=1=) . 20
p < . > (20)

Vzorec (2) je tedy mozné piepsat jako

1
J(ryw) = %/ I(r,u,v)dp. (21)
He

Ve zjednoduseném piipadé kdy specifickd intenzita I(r,u,v) nezéavisi na dhlu p, je mozné s uzitim
nezévislosti intenzity zareni na vzdalenosti od hvézdy predchozi vzorec prepsat jako

J(rv) = WI(R.v), (22)

kde koeficient zfedéni W popisuje oslabeni zafeni vlivem vzdalenosti od zdroje

) RA2 1/2
=-S1-|1-(—= 23
W 2 [ < r > (23)
Obdobné lze v nasem piipadé zjednodusit vzorec (4) pro tok zafeni jako
1 R.\2
Flra) = 2n [ I uwud = (—) I(R.w). (24)

5



Vidime, Ze soucin r2F(r,v) zlistava konstantni. ProtoZe tok zafeni udava mnoZstvi energie proglé
jednotkovou plochou, proto piedchozi vzorec znamend, ze celkova zariva energie se zachovava. To
plati v atmosférach horkych hvézd, kde jedinym duleZitym mechanizmem pfenosu energie je prenos
energie zafenim. O takovychto atmosférach fikdme, Ze se nachézeji v zdrivé rovnovdze. Protoze sou-
¢in 72 F(r,v) nezavisi na poloméru, je vyhodné zavést zdiivy vikon hvézdy pomoci toku zafeni (5)
jako celkové mnozstvi energie vyzarené hvézdou

L = 4nr?F(r). (25)

S pomoci zafivého vykonu hvézdy je mozné zavést efektivni teplotu hvézdy Ty jako

L
T — 2 26
ef 47TO'RR3 ’ ( )
kde o je Stefanova—Bolzmannova konstanta,
21t
OR = ﬁ — 5,67051.10 % ergem™2s ' K™% = 5,67051. 10" Wm 25" K2, (27)
c

Priklad: Zareni v termodynamické rovnovaze

Hustota energie zafeni v termodynamické rovnovaze je Fr = arT?, kde ag = 87°k*/ (15h3c3).
Strednf intenzita zéfen{ integrovand pres frekvence je tedy podle (3) J = [7° J(v) dv = ¢/(4m)ar T*.
Vzhledem k tomu, Ze pole zafeni v termodynamické rovnovaze je izotropni, je také integralni intenzita
zafeni I = ¢/(4m)arT*. Tok zafeni odchéazejici do poloprostoru F = 27 fol Tpdp = wl = SagT* =
orT* odpovida toku zafeni vystupujicimu z povrchu absolutné cerného télesa.

Priklad: Zareni ve velkych hloubkach
Popis prenosu zareni ve velkych optickych hloubkach je nepomérné jednodussi nez v oblastech,
ze kterych zéfeni unika do mezihvézdného prostredi. Ve velkych optickych hloubkich mtzeme pied-
pokladat, Ze intenzitu zareni lze popsat funkci odpovidajici termodynamické rovnovaze, Planckovou
funkci. Tyto vrstvy ale nejsou zcela ve stavu termodynamické rovnovahy: existuje zde tok zareni od
vrstev s vyssi teplotou k vrstvam s teplotou nizsi. Tok zafeni tedy zfejmé souvisi s gradientem teploty
a naSim cilem bude tento vztah zjistit.
Vyjdeme z rovnice pienosu (17), kterou vynasobime kosinem thlu p a provedeme integraci pies
vSechny prostorové thly a pres vSechny frekvence,
dr = iF i (28)
dr  4nw
V prvnim ¢lenu se objevuje druhy moment intenzity zafeni, K = 3 fo f 1,uQI ru,v)dpdr, T je
stfedni optickd hloubka, integralni tok zafeni je definovan vztahy (4) a (5) a ¢len obsahujici zdrojovou
funkci pfi integraci pres thly vypadéava z davodu izotropie. Ve velkych optickych hloubkéch je pole
zéfeni témér izotropni, intenzita zareni proto jen velmi slabé zavisi na thlu. Intenzitu zareni tedy
miiZeme aproximovat prvnimi dvéma ¢leny Taylorova rozvoje v thlech, I(u) = Iy + Iu, pricem?z
oba koeficienty rozvoje jsou funkci polohy. Za téchto pfedpokladi je druhy moment intenzity zareni
K = %Io = %J = %TJRT 4 kde jsme vyuzili vztahy z predchoziho piikladu. Provedenim derivace
ziskame po transformaci (16) rovnici zafivé rovnovahy

GV 3 X
— ——F = ——F. 29
dr ~— 160 T3 Xr (29)

Tato rovnice je velmi dillezita zejména pro studium hvézdné stavby. Urcuje, jaky gradient teploty se
musi ve hvézdé ustavit, aby prostfedi bylo schopno prenést dany tok zafeni.



z=0 z=D <
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Obréazek 2: Homogenni planparalelni vrstva

Priklad: Homogenni planparalelni vrstva

Pro pfipad homogenni planparalelni vrstvy (obr. 2), ve které zdrojova funkce nezavisi na vysce z,
je moZné rovnici prenosu zafeni (17) jednoduse integrovat. Budeme predpokladat, Ze na vrstvu v bodé
z = 0 dopadé zafeni o intenzité I,(0), geometricka hloubka vrstvy je D a optickd hloubka vrstvy je
7(D) = 1p. Za téchto predpokladii je intenzita zafeni vystupujiciho z vrstvy rovna

I(D) =1,(00e"™ + 5, (1 —e ™). (30)

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

I,(D) = S,. (31)

Naopak vrstva s malou optickou hloubkou, 7p < 1, se nazyvé opticky tenkd a pro intenzitu vystupujici

z vrstvy plati
I,(D) = I1,(0) + [S, — I,(0)] 7p. (32)

Riuzné typy feSeni rovnice pfenosu zafeni (30) jsou uvedeny na obr.3.

1.4 Termodynamika latky hvézdné atmosféry

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

Latka v atmosférach horkych hvézd je vétsinou silné ionizovana. PTfi vypoc¢tu termody-
namického stavu atmosféry tedy vétSinou muzeme zanedbat vliv molekul a prachu a staci
uvazovat pouze procesy ionizace, excitace a opacné procesy.

Pro popis ioniza¢ni a excitacni rovnovahy ve hvézdnych atmosférach se nejéastéji pouzi-
vaji dva odlisné piistupy. PTi popisu atmosfér hvézd nemuzeme z principu predpokladat, ze
se tyto atmosféry nachazeji ve stavu termodynamické rovnovahy, protoze pak by ve hvézdné
atmosfére nesmél existovat nenulovy tok zareni. Pro mnohé hvézdy je v8ak vhodny predpo-
klad tzv. lokdlni termodynamické rovnovihy (LTE), v ramci které predpokladame, ze obsazeni
hladin a jednotlivych ioniza¢nich stupni je dano stejnymi vztahy jako v ptfipadé termodyna-
mické rovnovahy (pro plazma s danou hustotou a chemickym slozenim tedy zavisi pouze na
lokélni hodnoté teploty T'). V piipadé LTE vsak jiz nepredpokladame, Ze i zafeni je v tepelné
rovnovaze a proto teoretické spektrum atmosféry v LTE jiz neodpovida Planckové funkci.
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Obrazek 3: Vystupujici zafeni z homogenni planparalelni vrstvy pro rizné hodnoty optické
hloubky a zdrojové funkce vrstvy spoctené podle v zorce (30). Vievo nahote: V pripadé opticky
tlusté homogenni vrstvy zadné spektralni ¢ary nepozorujeme. Tento pfipad v astrofyzice bézné
nenastava, protoze opticky tlustou latku v astrofyzice ve vétsiné pripadi nelze povazovat za
homogenni. Vpravo nahore: Pokud na opticky tenkou vrstvu nedopada zadné zareni 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 dopadéd zafeni s intenzitou vétsi nez je zdrojova funkce
vrstvy, pak pozorujeme absorpéni ¢aru. Obrézek ilustruje vznik absorpénich ¢ar ve hvézdnych
atmosférach.



Predpoklad LTE je obvykle splnén v piipadé, kdy obsazeni hladin a ionizace jsou uréeny
predevsim srdzkami atomu a iontd s elektrony.

Ioniza¢ni rovnovaha v pripadé LTE je urc¢ena tzv. Sahovou rovnici. V takovémto pfipadé
pro podil koncentraci iontid ionizacnich stupnt j a j + 1 plati vztah

Nj . U](T) 1 h2 3/2 X[’]
Nowi U (T)2 \2mmekT ) 7P ( k:T) (33)

kde n. je koncentrace volnych elektront, U;(T") a U;4+1(T") jsou parti¢ni funkce jednotlivych
ionizacnich stupni, m. je hmotnost elektronu a x; ; je ioniza¢ni potencial. Excitaéni rovnovaha
v pripadé LTE je dana Bolzmannovym rozdélenim

i _ Y Xij
N, U;(T) eXp( k:T) (34)

kde n;; je obsazeni ¢ hladiny iontu j, g;; je statistickd vdha dané hladiny a x;; je jeji excitacni
potencial. V ptipadé LTE navic plati, Ze pomér koeficientu emise a absorpce je roven Planckové
funkci B,,

2hv? 1
2 exp (Z—:’;) —1

Pro mnohé hvézdy v8ak ani predpoklad LTE nestaci. Pokud je ioniza¢ni nebo excita¢ni
rovnovaha urcena spiSe zafivymi procesy nez procesy srazkovymi (nepruznymi srazkami mezi
atomy, ionty a elektrony) a pole zafeni je nerovnovazné, pak je nutné pouzit predpoklad
tzv. kinetické (statistické) rovnovdhy, ¢asto nepiilis vhodné oznacované jako NLTE (non-
LTE). To se tyka nejcast&ji pravé horkych hvézd, jejichz intenzivni pole zafeni podstatné
ovliviiuje procesy ionizace a excitace. Excita¢ni a ioniza¢ni rovnovaha pak nezavisi pouze
na teploté a hustoté plazmatu, ale také na stfedni intenzité zafeni. Rovnovaha tedy zavisla
pouze na lokalnich vlastnostech latky. Pii zapisu rovnic kinetické rovnovahy je nutné pro
kazdou studovanou hladinu zapocitat cetnosti vSech procesi, které ovliviuji obsazeni dané

hladiny,
> niPi—mn; Y Py=0, (36)
J# J#

kde Pj; je Cetnost? prechodu z hladiny j do hladiny 7. Celkova Cetnost prechodu mezi hladinami

i a j je souctem Cetnosti zafivych a srazkovych procest, P;; = R;;+Cj;. Cetnost zafivé excitace
je dana vztahem

(35)

R / i (V) J,dv, (37)

hyw

Cetnost zarivé deexcitace je

i Qg 2h'l/23 >
Rji = 4 g o (7J+ /0 ¢U(y)Jde). (38)
J 1]

Prvni ¢len ve vztahu odpovida spontanni deexcitaci, druhy vynucenému prechodu. Podobné
¢etnost ionizac¢nich procestu je dana vztahem

= a;(v)
RZ_] =47 /V; WJ,, dV, (39)

2Casto oznadované jako rejt.



kde «;(v) je tCinny prifez ionizace a Cetnost procesu zarivé rekombinace je

n\" [ ai(v) [2h03 o
Rji =47 (—) /,;l h |: 5 + J,,:| e ®T du. (40)

nj C

Ve vztahu oznacuje hvézdicka ptislusny pomér spocteny za predpokladu LTE. Dale je nutné
zapodlitat srazkovou excitaci a deexcitaci (v piipadé horkych hvézd predevsim vliv srazek
s volnymi elektrony) a samoziejmé odpovidajici pfechody pro ionizaci a rekombinaci. Cetnost
prislusnych procesi je

Cij = nef25(T), (41)

= nttu(7) = (2 ) 01,(x), (12)

1

kde Q;;(T") je integralni srazkovy G¢inny prufez. Piislusné atomarni koeficienty vystupujic
v téchto vztazich je nutné ziskat v tabulkidch atomarnich dat.

Je mozné piimocate ukazat, ze pokud jsou obsazeni jednotlivych hladin uréovana prede-
vsim srazkovymi procesy, potom rovnice kinetické rovnovahy vedou k tymz vysledkim jako
rovnice popisujici LTE (za predpokladu, Ze rozdéleni rychlosti volnych elektronu je déno
Maxwellovym rozdélenim). Podobné pokud je stfedni intenzita zéfeni dana Planckovym roz-
délenim je obsazeni hladin stejné jako v pripadé LTE. Odchylky od LTE se proto objevuji
v piipadé, kdy mé prostiedi nizkou hustotu a pole zafeni neodpovida termodynamické rov-
novéaze. Takovym prostiedim jsou typicky vnéjsi ¢asti atmosfér hvézd nebo okolohvézdné pro-
stfedi. V téchto pripadech je proto nutné ziskat obsazeni hladin feSenim soustavy linedrnich
algebraickych rovnic (36).

1.5 Modely atmosfér horkych hvézd

Rovnici pfenosu zareni spolu s rovnicemi popisujicimi obsazeni hladin, rovnici hydrostatické
rovnovahy a rovnici popisujici tok energie prostfednictvim zafeni ¢i konvekce (konvekce se
v8ak v8ak v povrchovych vrstvach horkych hvézd nastésti prilis neuplatiiuje) je mozné vyu-
7it pro vypocet modeli hvézdnijch atmosfér. Modelem atmosféry se rozumi prubéh rtznych
fyzikalnich veli¢in a parametru (hustoty latky a elektronti, elektronové teploty, obsazeni energi-
ovych hladin a dalsi) v atmosfére hvézdy. Parametry pro vypocet modeli hvézdnych atmosfér
jsou efektivni teplota, velikost gravita¢niho zrychleni na povrchu hvézdy, chemické slozeni
atmosféry a pripadné polomér hvézdy v pripadé sféricky symetrickych modela atmosfér.

Modely hvézdnych atmosfér délime na dva druhy. Pokud pro vypocet obsazeni pouzi-
vame predpoklad LTE, pak se tyto modely nazyvaji LTE modely hvézdnych atmosfér, pokud
vSak pouzivame obecnéjsi rovnice kinetické rovnovahy pak ziskavame tzv. NLTE modely. Pro
horké hvézdy predevsim spektralnich t¥id OB se ¢asto pouzivaji NLTE planparalelni modely
TLUSTY (Hubeny). Nékteré z horkych hvézd maji silny horky vitr a pro modelovani jejich
atmosfér se pouzivaji modely zahrnujici také hvézdny vitr: CMFGEN (Hillier) a POWR (Ha-
mann). V pfipadé chladnéjsich horkych hvézd se ¢asto mizeme setkat s LTE modely ATLAS9
(Kurucz).

Kromé zahrnuti prechodi vytvérejicich kontinuum je pro vypocet vérohodnych modeli
atmosfér klicové zapocteni absorpce v ¢ardch té&zsich prvka (predevsim Zzeleza). V dusledku
¢arové absorpce dochazi k zachyceni ¢asti zafeni prochézejicitho atmosférou hvézdy a k jeho
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zpétnému vyzafeni do hlubsich vrstev atmosféry. V hlubsich vrstvach je toto zafeni opét
absorbovano, pricemz vazané-volné a volné-volné absorpce vede k ohfevu hlubsich vrstev
atmosféry. Tento mechanizmus se nazyva pokrijvkovy jev. Protoze celkové mnozstvi energie
prochazejici atmosférou se zachovava, je vice energie vyzareno ve spektralnich oblastech, ve
kterych nejsou spektralni ¢ary. Diisledkem pokryvkového jevu je tedy také prerozdéleni energie
ve spektru.

Na zakladé spo¢teného modelu atmosféry je mozné spoéitat podrobné teoretické (synte-
tické) spektrum hvézdy. Synteticka spektra je pak mozné porovnat s pozorovanymi. Lze je
pfipadné vyuzit pro uréovani parametri hvézdnych atmosfér (efektivni teploty hvézdy, gravi-
ta¢niho zrychleni na povrchu, chemického sloZeni).
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2 Spektroskopicka diagnostika horkych hvézd

2.1 Spektrum horkych hvézd

Hvézdné spektrum je zobrazeni zatfeni hvézdy jako funkce vlnové délky. Veli¢ina, kterou pfi
kresleni spektra obvykle zobrazujeme, je intenzita zafeni Z(\) (ta je vSak odlisna od specifické
intenzity [,), pfimo umérna zarivému toku F). Z praktickych divodi se odlisuji dvé slozky
spektra, spojité spektrum a carové spektrum. Spojité spektrum (kontinuum) se obvykle méni
relativné pomalu s vilnovou délkou, pro jeho vznik jsou dilezité vazané—volné a volné—volné
prechody a rozptyl zafeni na volnych elektronech, tedy procesy, které nejsou na vinové délce
prilis zavislé. Naopak carové spektrum vznikajici jako disledek vazané-vazanych prechodt
(viz. obr. 4) se podstatné vice méni s vlnovou délkou.

kontinuum I.(\)

modré kridlo Cervené kridlo

intenzita

jadro

Ao

vinova délka
Obrézek 4: Spojité spektrum a spektralni ¢ara

V mnohych ptfipadech se spektrum z praktickych davodu nezakresluje jako zéavislost inten-
zity zafeni (¢i zarivého toku) na vlnové délce, ale jako intenzita zafeni podélena pomyslnou
intenzitou zareni v kontinuu, tedy Z(\)/Z.(\).

Pro popis sitky c¢ary se pouziva velikost §itky cary v misté poloviéni centralni hloubky
cary. Pro vyjadieni sily ¢ary se pouziva ekvivalentni sirka ¢ary definované jako

TN -T0) . [P L0 —IO)
= [ Fgm s [ EEE 43)

kde Z.()\) je intenzita v kontinuu a Ag je vlnova délka stiedu ¢ary. Nazev ekvivalentni itka je

v VN

energie jaké odebrala ze zafeni spektralni céra.

2.2 Typy profila spektralnich car

Jednim z nejrozsitenéjsich profilti spektralnich ¢ar je absorpéni profil (obr. 7). Typicky vznika
v atmosférach, ve kterych teplota (zdrojova funkce) klesaji s rostouci vyskou v atmosféie
(viz. obr. 3). Protoze absorpéni koeficient je nejvétsi v jadie Cary, proto v jadie ¢ary pozo-
rujeme zareni, které vznika ve vyssich vrstvach atmosféry hvézdy nez zareni ve kiidlech car.
V disledku poklesu teploty s vyskou klesé zdrojova funkce a tedy také klesa intenzita zareni
v dané cére.
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Obréazek 5: Pozorované a normované spektrum hvézdy HD 37776 ziskané 2m dalekohledem
v Ondfejové (pozorovatel M. Netolicky). Na obrazku jsou patrné téz etné telurické cdry,
vznikajici v zemské atmosfére.
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Obrazek 6: Ekvivalentni §iika ¢ary

Ve spektrech horkych hvézd se také ¢asto objevuje emisni profil spektréalnich ¢ar (obr. 7).
Obecné vznika v atmosférach, ve kterych zdrojova funkce roste s vyskou (viz. obr. 3). To muze
znaCit pritomnost obalky v okoli hvézdy. Emisni profil vSak miize vznikat také jako disledek
mistniho narustu teploty s vyskou v atmosféfe hvézdy. Pfipomenme si, ze také absorp¢ni profil
vznika jako dusledek zavislosti teploty na vysce, ale v atmostéte, ve které naopak teplota klesa
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(a) (b)

Obréazek 7: (a) Absorpéni profil spektralni ¢ary. (b) Emisni profil spektralni ¢ary.

intenzita

6500 6520 6540 6560 6580 6600
A A

Obréazek 8: Profil spektralnich ¢ar typu Be (k Dra (B6IIIpe), 2m dalekohled v Ondfejove,
Saad a kol. 2004)

s vyskou.

Nekteré z hvézd spektralniho typu B maji tzv. profil spektralnich ¢ar typu Be. Tento emisni
profil vznika v rotujicim disku v blizkosti hvézdy (viz. obr. 8). Sklada se z emisniho profilu
¢asto doprovazeného centralni absorpci. Posledni z vyzna¢nych druhi profili spektralnich ¢ar,
které jsou typické pro nékteré horké hvézdy, je profil spektralnich ¢ar typu P Cygni (obr. 9).
Tento spektralni profil se skldda z absorpcni slozky v modré oblasti ¢ary a z emisni slozky
v Cervené oblasti. Vznikd v rozséhlé rozpinajici se obalce, ve hvézdném vétru. Vznik obou
zminovanych profili si podrobnéji vysvétlime pozdéji.
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Obrazek 9: Profil spektralnich ¢ar typu P Cygni (hvézda HD 163758, pozorovano HST)

2.3 Rozsireni spektralnich car

Profil ¢ar, které pozorujeme ve hvézdném spektru, je zpravidla uréen souhrou nékolika procest.
Obsahuje informace o fyzikalnim stavu oblasti, kterymi zafeni prochazi a o obsahu daného
prvku v atmosfére hvézdy. Existuje nékolik mechanizmu, které jsou schopny zvétsit neostrost
jednotlivych hladin atomu. To se pak projevi rozsifenim spektralnich car. Sirku ar také mize
ovlivnit pohyb ¢astic vici pozorovateli.

Atom v excitovaném stavu, ktery neni ovliviiovan zadnymi vnéjsimi vlivy, zustava konecné
dlouhou dobu. Tato doba v diisledku Heisenbergova principu neurcitosti urcuje prirozenou
Sirku spektralni ¢ary. Ta je obvykle velmi malé a v pripadé atmosfér horkych hvézd ji mtzeme
zanedbat. Pfirozeny profil spektralni ¢ary je dan Lorentzovym profilem

o(v) = i -, 44
W)= T (44)

kde vq je frekvence stfedu ¢ary a parametr v, ktery udava sitku ¢ary, souvisi s Getnosti pie-
chodu z excitovaného stavu.

Srdzkové rozsitent spektralnich ¢ar vznika diky pritomnosti dalsich ¢astic v okoli atomu,
ktery vyzaiuje. Okolni nabité ¢astice prostfednictvim Coulombovy interakce ovliviiuji atom,
ktery vyzatuje a v zasadé zkracuji dobu po niz je atom v excitovaném stavu. Srazkové rozsiteni
spektralnich car roste s rostouci koncentraci ¢astic a je tedy vétsi pro latku s vyssi hustotou
(s vy8sim tlakem). V prvnim pfiblizeni je profil ¢ary rozsifeny pouze v disledku srazek dan
Lorentzovym profilem

r

o(v) = dr? 5, 45
(v) =) + (1) (45)

kde I' je parametr, ktery udava sitku cary.
Dopplerovo rozsitent spektralnich ¢ar vznikd jako dusledek Dopplerova jevu pii neuspo-
radaném tepelném pohybu castic. Je tedy dulezité pro latku s nizkou hustotou a vysokou

teplotou. Pokud je dana ¢ara rozsitena predevsim v dusledku Dopplerova rozsiteni, pak je jeji
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Obrazek 10: Porovnéni rozsifeni ¢ary uréeného srazkovym rozsifenim (dano Lorentzovym
profilem) a Dopplerovym rozsifenim (dano Gaussovym profilem)

profil ddn Gaussovou funkei

(= )”
Avd

¢(v) exp , (46)

1
B \/7_TAI/D

kde polositka rozdéleni souvisi s teplotou latky 7' vztahem

Y 12T
AVD = 'Utepzoa Vtep = ?7 (47)

kde m je hmotnost absorbujicich ¢astic (atomi, iont).

Profil mnohych ¢ar neni uréen pouze Dopplerovym, nebo srazkovym rozsifenim. V takovém
pripadeé je profil ¢ary dan konvoluci Lorentzovy a Gaussovy funkce. Vysledkem je tzv. Voigtuv
profil ¢ary, popsany Voigtovou funkci

(1/’—1/0)2

1 T oo exp |:_ AV% }
C VEAup AT (- ) (L)?

4

o(v) dv'. (48)
V limitnich pt¥ipadech, kdy je srazkové nebo Dopplerovo rozsiteni zanedbatelné, prechazi tato
funkce v Gaussovu nebo Lorentzovu funkci.

Mikroturbulentni rozsirent spektralnich ¢ar je zptisobeno neuspofadanym pohybem jed-
notlivych ¢asti hvézdné atmosféry. V piipadé chladnéjsich hvézd je mikroturbulentni rozsireni
disledkem konvektivnich pohybu v atmosférach, pii¢iny mikroturbulentniho rozsiteni ¢ar hor-
kych hvézd nejsou stale prilis jasné.

Rotacni rozsirenispektralnich ¢ar je dusledkem rotace hvézdy. Protoze se k nam diky rotaci
jedna ¢ast atmosféry hvézdy priblizuje a druha vzdaluje, dochéazi v jejim dusledku k rozsiteni
spektralni ¢ary. Pro mnohé ¢ary horkych hvézd se jedna o dominantni druh rozsiteni. Z jeho
velikosti nejsme ale schopni uréit piimo rota¢ni rychlost hvézdy (na rovniku) v, ale pouze
jeji primeét vy sin g, kde ¢ je thel sklonu mezi osou rotace a smérem k pozorovateli. Pokud
osa rotace je kolma na smér k pozorovateli, pak sin? = 1 a rota¢ni rozsiteni je nejvétsi. Po-
kud naopak osa rotace miii pifimo k pozorovateli, pak sini = 0 a my zadné rotacni rozsiteni
nepozorujeme. VIiv rotace na profil spektralnich ¢ar je znédzornén na obr. 11. 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 v, sin i.
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Obréazek 11: Vliv rotace na profil spektralnich car. Nakresleno je predpovézené (syntetic-
ké) spektrum hvézdy hlavni posloupnosti s Ty = 22000 K, ziskané programem SYNSPEC
(Hubeny 2000).

2.4 Urcovani hvézdnych parametri ze spekter

Porovnanim pozorovaného hvézdného spektra s jeho teoretickou predpovédi je mozné od-
hadnout zékladni parametry atmosfér horkych hvézd, efektivni teplotu hvézdy Ti¢, 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 urcit
prumeét rotacni rychlosti vy sin ¢, indukci magnetického pole, rozlozeni prvkii na povrchu aj.

Efektivni teplota hvézdy T.s a gravitacéni zrychleni na povrchu hvézdy log g jsou u velmi
horkych hvézd obvykle urc¢ovany spolecné fitovanim dvou vybranych skupin spektrélnich c¢ar
z nichz jedny jsou citlivé pfedevsim na efektivni teplotu a druhé na gravitaénim zrychleni
(viz. obr. 12). Pokud bychom ve spektru pozorovali spektralni ¢ary jejichz rozsiteni by bylo
dano pouze jednim druhem rozsifeni (Dopplerovym nebo srazkovym), pak by bylo urcovani
parametri hvézdnych atmosfér bylo jednoduché. Z ¢ar, které jsou rozsiteny Dopplerovym roz-
sifenim v dusledku neuspotfadaného tepelného pohybu ¢astic bychom uréili teplotu atmosféry
hvézdy, z Car rozsifenych srazkovym rozsitenim hustotu atmosféry a nasledné také povrchové
gravitacni zrychleni. Ve skute¢nosti tomu tak ale nikdy neni, profil spektralnich ¢ar vétsinou
zévisi jak na teploté, tak na hustoté a navic se obé veli¢iny méni s vyskou v atmosfére. Proto
se pro urceni efektivni teploty hvézdy Ty a gravita¢niho zrychleni na povrchu log g pouziva
nych 1on1zacn1(:h stupnii a Balmerovych ¢ar odpovidaji profilim pozorovanym. Pro urc¢ovani
se pouzivaji obvykle vyssi Balmerovy ¢ary, protoze ty jsou méné ovlivnény hvézdnym vétrem.
Bod, ve kterém se jednotlivé kiivky protinaji, ur¢uje hledané parametry hvézdy.
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Obrazek 12: Schematické vysvétleni uréovani Ty a log g pomoci dvou sad ¢ar, z nichz jedna
zavisi predevsim na Ty (ionizacni rovnovaha, pro horké hvézdy se typicky pouziva ionizac¢ni
rovnovaha mezi He I a He II, Si II, Si IIT a Si IV, Mg I a Mg II) a druha na logg (vyssi
Balmerovy ¢ary).
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Obrazek 13: Priklad urceni efektivni teploty pomoci porovnani pozorovaného (vyznaceného
v grafu silnou ¢arou a body) toku a toku spo¢teného pro dvé rizné hodnoty efektivni teploty
(tenké ¢ara a ¢arkovana ¢ara) pro hvézdu g CMa (Cassinelli a kol. 1996).

Jednou z dalsich moznosti urc¢eni efektivni teploty hvézdy je pfimé porovnani pozorova-
ného toku zareni a toku zareni spoc¢teného na zakladé modela atmosfér (napf. obr. 13). Timto
zpusobem je mozné ziskat vysoce spolehlivou hodnotu efektivni teploty. Ziskani vérohodného
pozorovaného toku zafeni vSak je velice obtizné, protoze zareni hvézdy byva ovliviiovdno me-
zihvézdnou extinkei. Navic pfesna kalibrace pfistroji v riznych oblastech elektromagnetického
zafeni je vysoce narocna.

Chemické slozeni hvézdy je mozné ur¢it porovnanim pozorovaného a modelového spektra
pro rizné velikosti obsahu jednotlivych prvka v atmosfére hvézdy. Pro toto porovnani neni
nutné sledovat cely profil jednotlivych ¢ar, ktery je poznamenan riznymi druhy rozsiteni, ale je
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mozné s vyhodou porovnavat ekvivalentni sitky jednotlivych ¢ar. Dulezitym tdajem je obsah
helia Y, ktery udava hmotnostni podil atomti helia, Y = my.N(He)/ (myN (H) + my.N (He)),
kde my, a myg jsou hmotnosti atomii helia a vodiku. Celkovy hmotnostni podil ostatnich prvku
tézsich nez bor (¢asto oznacovanych jako kovy) se oznacuje jako Z. Tuto hodnotu obvykle vzta-
hujeme ke sluneénimu hmotnostnimu podilu prvka Z, ¢asto se tedy miizeme setkat s obsahem
kovi udavanym jako podil Z/Z . Pti spektroskopické analyze vsak obvykle uré¢ujeme chemicky
obsah jednotlivych prvkia — abundanci. V takovém pripadé pak byva obsah prvku A vyjadren
pomoci slune¢éniho chemického slozeni, [A/H|=log(N(A)/N(H)) — log(N(A)/N(H))e. Pokud
je veli¢ina [A /H| kladna, pak abundance daného prvku ve hvézdné atmosféfe je vétsi nez abun-
dance slune¢ni, pokud je naopak veli¢ina [A/H| zaporna, pak je abundance daného prvku ve
hvézdné atmosfére mensi nez abundance slunecéni. Abundance se také ¢asto vyjadiuji v loga-
ritmické skale vzhledem k vodiku, log €(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 piiblizeni dan
konvoluci profilu ¢ary nerotujici hvézdy a rota¢niho profilu. Toho je mozné vyuzit pro urceni
hodnoty primétu rotac¢ni rychlosti v, sini. Je nutné si v8ak uvédomit, ze ve skutecnosti
zejména pro vysoké rotac¢ni rychlosti je tento vypocet pouze priblizny, protoze v dusledku
rotace hvézda prestava byt sféricky symetrickou a efektivni teplota atmosféry hvézdy na poélech
je vetsi nez efektivni teplota na rovniku.

2.5 Spektralni klasifikace v optické oblasti

Hvézdy byly klasifikovany podle vzhledu svého spektra do jednotlivych spektrdlnich trid. Hlav-
nim parametrem, ktery urcuje zatazeni hvézdy do jednotlivych spektralnich tiid, je efektivni
teplota hvézdy. Zakladni posloupnost spektralnich t¥id urcena klesajici efektivni teplotou je
fada O-B-A-F-G-K-M. Zakladni charakteristiky spekter jednotlivych spektralnich t¥id hor-
kych hvézd jsou uvedeny v tabulce 1. Ukazky spekter horkych hvézd, na kterych jsou patrné
tyto spektralni charakteristiky jsou nakresleny na obr. 14.

Tabulka 1: Spektralni t¥idy horkych hveézd
Spektréalni tiida Nejnédpadnéjsi charakteristiky spektra
O horké hvézdy pouze s nékolika ¢arami, silné absorp¢ni (nékdy emisni)
cary He II

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

A velmi silné ¢ary H, u pozdéjsich typu slabsi, nartistaji cary Ca II, ¢ary
He nanejvys velmi slabé

F silngjsi Ca II, slabsi H, objevuji se ¢ary kovu (Fe I, Cr I)

Jednotlivé spektralni tfidy jsou dale rozdéleny na podtiidy 0-9, zname tedy napiiklad
hvézdy spektralni tiidy B0, B1, atd. V nékterych ptipadech se navic pouzivi i podrobnéjsi
déleni, napt. 09.5, B0.5. Pro hvézdy t¥idy O se pouziva klasifikace do podtiid podle poméru
ekvivalentnich &ffek Gar ionizovaného a neutralniho helia (napi. He IT 4541 A /He 1 4471 A).
Pro klasifikaci hvézd spektralnitho typu B se vyuziva podilu ekvivalentnich sitek ¢ar Si IV
a Si III pro rané podtypy a ¢ar Si III a Si II pro pozdéjsi podtypy. Pro hvézdy typu A se
pro déleni do podtiiv vyuziva sily ¢ar vodiku, vapniku (¢ara Ca II K) a car dalsich tézsich
prvki (Ca I 4226 A, Fe I 4271 A a dalsich). Podobné je mozné pro podrobnou klasifikaci
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Obrazek 14: Spektra horkych hvézd jednotlivych spektralnich typt horkych hvézd hlavni
posloupnosti ziskanéa spektrografem UVES (ESO, Bagnulo a kol. 2005). Je patrny narust
ekvivalentni 8itky jednotlivych spektralnich ¢ar vodiku od nejranéjsich hvézd ke spektralnimu
typu A0, dale pak ekvivalentni $itka c¢ar opét klesa. Patrné je také zesilovani spektralnich car
kovii (Ca, Mg) u hvézd pozdéjsich spektréalnich typu.

hvézd spektralniho typu F vyuzit zejmana ¢ar vodiku, ¢ary vapniku Ca II K (pouze pro rané
podtypy) a ¢ar dalsich tézsich prvkil (Fe I 4046 A a 4383 A, Ca I 4226 A).

vvvvvv

tid je efektivni teplota hvézdy. S klesajici teplotou v atmosféfe pro pozdéjsi spektralni typy
hvézdy kleséd stupen ionizace v atmosfére hvézdy. Pro hvézdy pozdéjsich spektralnich tiid
(pro hvézdy chladnéjsi) se objevuji ionty s nizsim stupném ionizace. Soucasné také s klesajici
teplotou klesé obsazeni vyssich excitovanych hladin. Jako piiklad si uvedeme vysvétleni toho,
pro¢ pro hvézdy spektralni tfidy A pozorujeme nejsilnéjsi Balmerovy cary vodiku. Intenzita
Balmerovych c¢ar je ur¢ena obsazenim druhé hladiny atomu vodiku. Vodik v atmosférach
ranych hvézd spektralniho typu O je pfevazné ionizovany, tedy jeho spektralni ¢ary Balmerovy
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Obrazek 15: Relativni obsazeni druhé hladiny hladiny atomu vodiku Ng/N (kde N je celkova
koncentrace atomi H) za predpokladu platnosti Sahova a Boltzmannova rozdéleni spoctené
pro koncentraci elektrontt n. = 10 cm™3. S rostouci teplotou roste podle Boltzmannova
rozdéleni obsazeni prvni excitované hladiny az dosahuje svého maxima. Pti dalsim nértstu
teploty se podle Sahova rozdéleni zac¢ina vodik ionizovat.

série jsou nevyrazné. Pro chladnéjsi hvézdy roste zastoupeni neutralniho vodiku a tedy i
obsazeni prvni excitované hladiny vodiku. Pro chladnéjsi hvézdy (napiiklad spektralni t¥idy
F) vsak jiz klesa obsazeni prvni excitované hladiny ve prospéch hladiny zakladni. Vysledkem
je, ze obsazeni prvni excitované hladiny vodiku je nejvyssi pro hvézdy blizké spektralnimu typu
A0, kde také pozorujeme nejsilngjsi cary H 1. Vypocet relativniho obsazeni prvni excitované
hladiny atomu vodiku za predpokladu termodynamické rovnovahy je uveden na obr. 15.

K oznaceni spektralni tfidy se navic pridava rimska c¢islovka pro luminositni tfidu. Jednot-
livé luminositni tfidy jsou uvedeny v tabulce 2. Obecné plati, Ze pro hvézdy téhoz spektralniho
typu nalézéme obvykle uzsi ¢ary u hvézd s vyssim zarivym vykonem, jak je patrné napiiklad
z obrazku 16. Duvodem je to, ze hvézdy s vysS$im zafivym vykonem maji vétsi poloméry, mensi
povrchové gravitacni zrychleni a tedy 7idsi atmosféry. Diky tomu je u hvézd s vyssim zarivym
vykonem mensi srazkové rozsiteni c¢ar. Prakticky se pro klasifikaci vyuzivaji napr. poméry car
Si IV 4116 A /He T 4121 A nebo Si IIT 4552 A /He 1 4387 A pro hveézdy tiid O a B, &itka car
vodiku pro hvézdy typu A a podil sily ¢ar ionizovanych a neutralnich kovii (napt. Fe IT a Ti IT
4172-4179 A, 4500 A) pro pozdni hvézdy typu A a F.

Tabulka 2: Luminositni tiidy

Luminositni tfida Oznaceni
veleobfi Ia, Ib
nadobifi (jasni obii) I1
obfi I11
podobii 1A
hvézdy hlavni posloupnosti (trpaslici) \Y

Pro oznaceni nékterych zvlastnich vlastnosti hvézdného spektra se dale uzivaji mala la-

vvvvvv

nost emisnich c¢ar, f, které se pouziva pro hvézdy spektralniho typu O s emisnimi carami
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Obrazek 16: Rozsitovani spektralnich ¢ar hvézd téhoz spektralniho typu s klesajicim zafivym
vykonem hvézdy. Spektra byla ziskana spektrografem UVES (ESO, Bagnulo a kol. 2005).

He II 7686 A a N III 4634 A, 4640 A a 4642 A(t¥idy f, (f) a ((f)) s rostoucim zaFivym vyko-
nem), p oznacujici pekulidrni spektrum a s ostré ¢ary. Spektralni typy nékterych znamych
horkych hvézd jsou uvedeny v tabulce 3.

Obdobnou spektralni posloupnost je mozné definovat také pro Wolfovy-Rayetovy hvézdy.
Pro tyto hvézdy jsou charakteristické pouze nanejvys slabé vodikové ¢ary a ¢asto také emisni
c¢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 typt pfevazuji ¢ary helia, uhliku a kysltku. WO hvézdy maji velmi
silné kyslikové cary. Ve spektralni podposloupnosti WN hvézd klesa ionizacni stupen dusiku,
ve spektralni podposloupnosti WC hvézd klesa ioniza¢ni stupen uhlikovych ¢ar viditelnych ve
spektru.

Spektralni klasifikace bilych trpasliku je odvozena od vyskytu vodikovych ¢ar ve spektru.
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Obrazek 17: Spektra vybranych WR hvézd (SDSS)
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Obrazek 18: Spektralni tiidy bilych trpasliki (SDSS)

Tabulka 3: Spektralni typy nékterych znamych horkych hvézd

Hvézda Spektralni typ
¢ Pup 04 It
T Sco BOV
~v Cas B0 I'Ve
Vega (a Lyr) A0V
Sirius (v CMa) A1V
CQ UMa AdpV

Bili trpaslici s vyraznymi vodikovymi carami ve spektru tvori spektralni typ DA (analogie
hvézd spektralniho typu A). Efektivni teploty téchto bilych trpasliki lezi v celém intervalu tep-
lot bilych trpasliki — od téch nejteplejsich s Ter > 100 000 K odpovidajicich pocatku ochlazo-
vani bilych trpaslikii k velmi chladnym bilym trpaslikiim. Bili trpaslici s vyraznymi heliovymi
¢arami tvoii posloupnost DO (analogie hvézd spektralniho typu O, Tee > 45000 K s vyraznymi
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¢arami Hell), DB (analogie hvézd spektralniho typu B, 11000 K < T < 30000 K s vyraz-
nymi ¢arami Hel) a DC (T < 11000 K, spektrum bez napadnych ¢ar). Bili trpaslici typu
DO s patrnymi ¢arami tézsich prvka se oznacuji jako DOZ. Nenalézame zadné bilé trpasliky
typu DO ¢ DB v intervalu efektivnich teplot 30 000 K — 45000 K. Tento jev, oznacovany jako
,DB gap”, se doposud nepodafilo uspokojivé teoreticky vysvétlit.

Tabulka 4: Spektralni klasifikace bilych trpasliku
Spektralni tiida Nejnadpadnéjsi charakteristiky spektra efektivni teplota

DA cary H1

DO cary Hell Ty >45000K

DOZ cary Hell, tézsi prvky To > 45000 K

DB cary Hel 11000 K < Tir < 30000 K
DC spektrum bez napadnych car Ty < 11000 K

2.6 Balmeruv skok

Ionizac¢ni energie elektronu s hlavnim kvantovym ¢islem n = 2 v atomu vodiku je Fy = 3,40eV.
To znamené, ze foton musi mit energii alespon 3,40 eV aby mohl ionizovat atom vodiku s elek-
tronem nachézejicim se v prvni excitované hladiné. Fotony s energii mensi nez je 3,40 eV (vlno-
vou délkou vétsi nez 364,7 nm) nejsou schopny tento atom ionizovat. V disledku toho opacita
hvézdného materidlu pro vinové délky kratsi nez A < 364,7 nm prudce narista. Ve spektrech
hvézd jejichz spojité spektrum je formovano vodikem proto pozorujeme tzv. Balmeriv skok
(obr. 19). Obdobné skoky je mozné pozorovat i pro mnohé dalsi excitované hladiny predevsim
vodiku a helia. Skok zptiisobeny nariistem absorpce v dusledku ionizace zékladni hladiny vo-
diku n = 1 (odpovidajici ioniza¢ni energii 13,6 eV a vlnové délce fotonu 91,2nm) se nazyva
Lymaniv skok. Spojité spektrum s vinovymi délkami mensimi nez je vinova délka Lymanova
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 nachazi mezi Paschenovym a Balmerovym skokem.

Lymanuv skok |
_ 1e-05 |
i
N
T
‘\.‘E 1e-10 1 Balmeruv skok
o
\ry
n
o le15
3,
LL>
1le-20 |
le-25 : :
10 100 1000 10000
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Obréazek 19: Balmertuv skok spoc¢teny pomoci HHe modelu hvézdné atmosféry hvézdy spekt-
ralniho typu B9 (J. Kubat 2003).
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Obrazek 20: Diisledek Inglisova—Tellerova vztahu. Spektra byla ziskana spektrografem UVES
(ESO, Bagnulo a kol. 2005).

Pokud by spektralni ¢ara nebyla rozsitena, pak by se v blizkosti urc¢itého skoku mél naché-
zet nekonecny pocet spektralnich car. Nic takového vSsak nepozorujeme ani pomoci spektro-
grafu s vysokou rozlisovaci schopnosti. Divodem je to, Ze tato ivaha plati pouze pro nekonecné
uzké spektralni cary, ale ve skutecnosti jsou jednotlivé spektralni ¢ary rozsitené. V piipadé
Starkovo rozsifeni pro kvantové ¢islo horni hladiny pfechodu n je tmérné n?. Naopak roz-
dil energii mezi jednotlivymi hladinami v atomu vodiku je timérny 1/n?. Diky tomu je pro
urcitou hladinu s kvantovym ¢&islem n, rozsifeni ¢ary vétsi nez rozdil vinovych délek mezi
nasledujicimi Balmerovymi ¢arami. Dalsi ¢ary splyvaji a neni je mozné odlisit. Protoze Star-
kovo rozsiteni zavisi na koncentraci elektronti n, je ¢islo nejvyssi pozorované ¢ary mozné uzit
k vypoctu koncentrace elektront pomoci tzv. Inglisova—Tellerova vztahu

log ne = 23,26 — 7,5log n,. (49)
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Obrazek 21: Cast ultrafialového spektra hvézdy HD 64740 pozorovana dalekohledem HST.
Spektrum je tvoreno stovkami ¢ar tézsich prvki, predevsim zZeleza.

Je patrné, ze pokud je mozné pozorovat vétsi pocet Balmerovych car, pak je koncentrace
elektronu v atmosfére hvézdy mensi.

2.7 Horké hvézdy v ultrafialové oblasti

Vzhledem ke své vysoké efektivni teploté vyzaii horké hvézdy v ultrafialové oblasti velkou ¢ast
svého zafeni. Proto nam ultrafialova oblast spektra poskytuje neocenitelné informace o téchto
hvézdach, v mnoha ohledech se jedna o informace, které bychom z jiné ¢asti spektra neziskali.
Bohuzel je ale podstatné ¢ast ultrafialového zéfeni hvézd absorbovana zemskou atmosférou,
proto je hvézdna spektroskopie v ultrafialovém oboru v plném rozsahu mozné pouze z druzic.
Prvni ultrafialova spektra hvézd byla ziskdna na konci Sedesatych let minulého stoleti pomoci
spektrografi na palubé balistickych raket, nejslavnéjsi éra ultrafialové spektroskopie ale prisla
s nastupem druzice IUE (International Ultraviolet Observer). Tato druzice béhem téméer dva-
ceti let své ¢innosti zaznamenala mnohé vyznamné objevy, z nichz se podstatna céast tykala
horkych hvézd. V soucasnosti je jedinym dalekohledem schopnym pozorovat v ultrafialové
oblasti dalekohled HST. Vyhodou pozorovani v ultrafialové oblasti je mimo jiné to, Ze pozo-
rované toky byvaji obvykle absolutné kalibrované, coz dovoluje ziskat odhad efektivni teploty
nebo vzdalenosti hvézdy.

Spektroskopie v ultrafialové oblasti se témér vyhradné omezuje na oblast Balmerova kon-
tinua s vlnovymi délkami v rozsahu 91,2 nm — 364,7 nm. Ackoliv horké hvézdy vyzaiuji zareni
i v oblasti Lymanova kontinua, takové zafeni je v podstaté nepozorovatelné. Zareni Lyma-
nova kontinua je totiz schopno ionizovat mezihvézdny vodik, proto je mezihvézdnym vodikem
absorbovano a vyzareno pii fluorescenc¢nich prechodech v delsich vinovych délkach. Zareni Ly-
manova kontinua je tedy pozorovatelné pouze pro vyjimecné blizké horké hvézdy nachézejici
se v oblastech chudych na mezihvézdny vodik.

V ultrafialové oblasti klasické déleni spektra na kontinuum a ¢ary ztraci smysl. Spekt-
ralni ¢ary tézsich prvka (predevsim Zeleza) jsou zde natolik ¢etné, Ze kontinuum v podstaté
nepozorujeme a ¢etné ¢ary navzajem splyvaji (obr. 21). Vyrazngjsi byvaji typicky pouze re-
zonancéni ¢dry lehéich prvki (zejména uhliku ¢ kiemiku), tedy ¢ary vznikajici prechodem
mezi zakladni a excitovanou hladinou (obr. 22). Vyraznéjsi jsou také ¢ary rezonanéni série
vodiku, Lymanovy série, které oviem vznikaji absorpci zafeni v mezihvézdném prostiedi.’®

3V nékterych piipadech miZeme navic v absorpénich profilech ¢ar Lymanovy série pozorovat slabou emisi
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Stejnym zptisobem vznikaji dalsi ¢etné intersteldrni cary, ty nejsilnéjsi z nich jsou napadné
svym hlubokym a tzkym profilem. V ultrafialovém spektru horkych hvézd spektralni tiidy O
a veleobrii spektralnich tiid B a A pozorujeme napadné profily typu P Cygni, vznikajici ve
hvézdném vétru. O téchto profilech se podrobnéji zminime v nasledujici kapitole.

Doporucena literatura

Gray, R. O., Corbally, C. J.: Stellar Spectral Classification, 2009, Princeton University Press
Hubeny, I., Mihalas, D.: Theory of Stellar Atmospheres, 2014, Princeton University Press

vznikajici v okoli Zemé v tzv. geokoréné.
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Obréazek 22: Ultrafialové spektrum vybranych horkych hvézd. Ve spektru hvézdy a Cam
jsou patrné profily ¢ar typu P Cygni. Absorp¢ni ¢ara Lya vznika ¢astecné v mezihvézdném
prostiedi, emise v této ¢are ve spektru hvézdy HD 101065 vznika v geokoroné.
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3 Hvézdny vitr

3.1 Profil spektralnich ¢ar typu P Cyg

Ve spektrech hvézd typu O a B hlavni posloupnosti a obri a veleobri typti OBA nalézame u
nékterych car tzv. profily typu P Cyg. Profil spektréalni ¢ary typu P Cyg se sklada z absorpéni
¢asti v modré (kratkovinné) oblasti ¢ary a z emisni ¢asti v ¢ervené (dlouhovinné) oblasti ¢ary
(viz. obr. 25, 26). Tyto profily byvaji typicky velice siroké. Dopplerovské rychlosti odpovi-
dajici hrand absorpéni ¢asti profilu typu P Cyg dosahuji az 4000 kms~!. Tyto rychlosti jsou
nékolikanasobné vyssi nez jsou unikové rychlosti z povrchu hvézdy. Piitomnost takovéhoto
profilu ve spektru je neklamnym diikazem toho, Ze se v okoli hvézdy nachazi rozpinajici se
obéalka, ktera unika z jeji gravita¢niho ptisobnosti — hvézdngj vitrt.

B
> v

tok tok B tok

\—+

vinova délka vinovéa délka vinovéa délka

Obrazek 23: Vysvétleni vzniku P Cygni profilu

Vznik profilu typu P Cyg je vysvétlen na obrazku 23. Predpokladejme, Ze se v okoli hvézdy
nachazi sféricky symetricky hvézdny vitr, jehoz rychlost roste se vzdalenosti od hvézdy. Vzhle-
dem k danému pozorovateli je mozné hvézdny vitr rozdélit do tii 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 ¢ate, ve které hvézdny vitr absorbuje, pak spek-
trum oblasti A vytvari Sirokou absorpéni ¢aru. Jeji $ifka odpovida Dopplerovu posunu pro
rychlosti (0,0max), kde vnyay je maximalni rychlost, kterou hvézdny vitr dosahuje. Protoze se
k ndm vitr v této oblasti pfiblizuje, pozorujeme absorpci pouze v modré ¢asti ¢ary. Z oblasti
B sledujeme pouze rozptylené zéafeni, tato oblast mé tedy emisni profil. Protoze se k nam
vitr na privracené polokouli vétru priblizuje a na odvracené se od nas vzdaluje, pozorujeme
z oblasti B symetricky emisni profil. Z oblasti C samoziejmé zadné zéfeni nepozorujeme. Slo-
zenim symetrického emisniho profilu spolu s absorpénim profilem v modré oblasti ¢ary vznika
P Cyg profil.

4Rozeznavame nékolik zékladnich druht hvézdnych vétra. Korondlnd hvézdny vitr, ktery je disledkem rozpi-
néni se hvézdné korony, pozorujeme u chladnych hvézd (napiiklad u naseho Slunce). Chladni veleobii a hvézdy
asymptotické vétve obri mohou mit vitr urychlovany absorpci zdieni na prachovijch éasticich. PTi vzniku to-
hoto druhu hvézdného vétru hraji nezastupitelnou roli také hvézdné pulzace. Dalsim druhem hvézdného vétru
je hvézdny vitr horkyjch hvézd, kterym se zabyvame zde.
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Obrazek 24: Profil ¢ary H, hvézd A Cep, a Cam a P Cyg. Spektra byla ziskdna ondiejovskym
dvoumetrovym dalekohledem (pozorovatel J. Kubat).
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Obrazek 25: N 'V dublet hvézd ¢ Pup a 7 Sco (Lamers a Cassinelli 2000).
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Obrazek 26: Priklad UV spektra vybranych horkych hvézd, v jejichz spektru nalézame profily
car typu P Cyg. Spektra byla ziskina Hubbleovym vesmirnym dalekohledem a druzici IUE.
V piipadé hvézdy 7 Sco je patrné pouze absorpéni ¢ast profilu typu P Cyg.

Spektralni ¢ary vznikajici ve hvézdném vétru ale nemusi mit vzdy nutné profil typu P Cyg.
Ten vznika v pripadé, kdy bezprostiedné po absorpci fotonu je dalsi foton vyzaren v téze care
a atom (iont) se vraci do puvodniho stavu. Tak tomu ale vZdy byt nemusi. Emise v dané
¢afe mize vznikat také v disledku rekombinace, kdy se rekombinovany atom nachéazi ve
vyssi excitované hladiné, poté dojde k vyzareni fotonu v dané Cafe a k opétovné ionizaci
atomu. Emisnim ¢aram vznikajicim timto zptusobem se nékdy fika rekombina¢ni ¢ary. Timto

32



1+ 21.48 -
ob 2244 i
. -1f 2441 -
3
S ot 2545 -
&
©
-3t 2645 -
—4b 3650 i
-5F 40.50 -
-6F 49.59 -

1 1 1 1 1
6300 6350 6400 6450 6500 6550 6600 6650 6700 6750
A Al

Obréazek 27: Profil ¢ary Ha supernovy SN 2004dj pozorovany ondiejovskym dvoumetrovym
dalekohledem (Kor¢akova a kol. 2005) v riznych ¢asovych okamzicich. Je vynesen relativni tok
v zavislosti na vinové délce, jednotliva spektra jsou posunuta a oznacena Julidnskym datem

expozice (JD-2453200).

zpusobem vznika napiiklad emisni ¢ara Ho, kterou pozorujeme ve spektru hvézd spektralniho
typu O (viz. obr. 24).

Pripomenme si, ze profil typu P Cyg mohou mit také nékteré ¢ary ve spektrech nov
a supernov, jak je patrné z obrazku 27. Pritomnost profilu typu P Cyg ve spektru téchto
objektii také ukazuje na rychlou expanzi obélky, kterda ma ovSem zcela jinou astrofyzikalni
piicinu.

3.2 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 zustava, jaka sila je schopna urychlit latku
z atmosféry hvézdy na rychlosti nékolikanasobné prevysujici rychlost tnikovou. Protoze se
spodni vrstvy atmosféry nepohybuji, musi byt hledané sila v téchto oblastech mensi nez sila
gravitacni. Naopak ve vnéjsich vrstvach atmosféry musi byt tato sila vétsi, nez je sila gravi-
tacni, aby byla schopné 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 zareni. Podivejme se tedy nejdiive na tu nejjed-
nodussi silu spojenou se zarenim, silu zptsobenou rozptylem zaieni na volnych elektronech.
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Uzitim vztahia (18), (10) a (5) je zafivé zrychleni zpisobené timto rozptylem dano vztahem

_Jwr _ L om
p 4rr2e pe

Gel (50)
kde L je zarivy vykon, r je vzdalenost od hvézdy, oy, je Géinny prutfez Thomsonova rozptylu,
oy = 6,65107% cm™2 a pu, je podil hustoty latky p a koncentrace volnych elektroni n,,
te = p/ne. Tuto silu zplisobenou rozptylem na volnych elektronech porovname s gravita¢nim
zrychlenim, g = —GM /r?,

po 8wt 51
=y T WG 1)

Vidime, Ze pomér téchto sil I' (Eddingtoniv parametr) je ve hvézdné atmosféie témér kon-
stantni a proto sila zptisobena rozptylem zéafeni na volnych elektronech nemtze zptsobovat
urychlovani hvézdného vétru. Presto vSak muze byt v pripadé horkych hvézd pomérné diile-
zit4, protoze je schopna podstatnym zptusobem snizit velikost gravitacni sily. Pro parametry
odpovidajici nafemu Slunci je I' ~ 107° a tedy zafiva sila zptlisobena rozptylem elektront je
pro atmosféru Slunce zanedbatelnéd. Avsak pro typické hvézdy spektralni tiidy O se zarivymi
vykony L ~ 10° L, a hmotnostmi M ~ 10 M je I' < 1 a tedy sila zpisobené rozptylem
zafeni na volnych elektronech je sice mensi, ale srovnatelna se silou gravita¢ni. Rozptyl zareni
na volnych elektronech se pak projevi snizenim efektivniho gravita¢niho zrychleni (tihového
zrychleni) na povrchu hvézdy,

GM(1-T
Jet = g + gl = — 502 _) (52)
a snizenim unikové rychlosti pro ionizovanou latku
2GM (1-T
Vanik = # (53>
r

Pokud se vsak podiviame na carové prechody, pak Gcinny prufez ¢arovych prechodu je
az o nekolik Fadi vyssi nez je Gcinny prifez Thomsonova rozptylu. Podrobné vypocty se
zapoc¢tenim desetitisicti spektralnich ¢ar ukazuji, Ze pro pripad typickych vétri horkych hvézd
je ¢arovy Géinny prifez oey &~ Qory, kde Q =~ 103 a tedy zafiva sila zptisobend absorpef
zéfeni v Cardch miZe byt az zhruba 103x vétsi neZ je sila gravitacni. To vSak plati pouze
pro zarivou silu v prostiedi, které je opticky tenké, v realném hvézdném vétru horkych hvézd
jsou mnohé ¢ary opticky tlusté a proto zariva sila je pouze nékolikanasobné vyssi nez sila
gravitacni.

Wp_)>g—>a>.ﬂi{

Obrazek 28: Rozptyl zareni ve vétrech horkych hvézd

Zareni absorbované v ¢arach je témér okamzité znovu emitovano. Zdélo by se tedy, Ze po
urychleni iontu po absorpci je atom znovu zbrzdén po emisi a ze tedy ionty nemohou byt
zafenim urychlovany. Tak tomu vSak neni, jak napovida obréazek 28, ktery cely jev dokresluje.
Vidime, Ze iont nejdiive absorbuje foton. S velkou pravdépodobnosti tento foton prileti ze
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Obrazek 29: Sobolevova aproximace

sméru od hvézdy, proto dochézi k urychleni iontu smérem od hvézdy. Foton je nasledné opét
vyzafen v podstaté se stejnou vlnovou délkou. Smér, do kterého je absorbovany foton vyza-
fen, vSak jiz neni nijak korelovany se smérem, ze kterého se foton ptuvodné sifil. Se stejnou
pravdépodobnosti muze byt foton vyzaren smérem ke hvézdé i smérem od hvézdy. Pravdépo-
dobnost, Ze bude vyzafen v podobném sméru z jakého se sifil (a tedy pravdépodobnost toho,
ze nedojde k urychleni iontu) je velice mala. V dusledku toho dochazi k urychlovani latky

hvézdného vétru.

3.3 Zariva sila v Sobolevové aproximaci

Presny vypocet zarivé sily v pohybujicim se prostiedi je pomérné slozita procedura, kterou
je navic mozné v obecnosti provést pouze numericky. Museli bychom feSit rovnici prenosu
zéfeni a se znalosti specifické intenzity pak aplikovat vzorec (18) pro vypocet zarivé sily. Zde
si naznac¢ime jednodussi postup vypoctu zafivé sily v tzv. Sobolevové aproximaci, kterou je
mozné s vyhodou pouzit pro piiblizny vypocet zarivé sily a pro pochopeni zaklada fyziky
hvézdného vétru horkych hvézd.

Zariva sila zpusobena absorpci v opticky tenké ¢are je dana mnozstvim energie, kterou je
dané ¢ara schopna absorbovat. Zariva sila opticky tenké ¢ary je podle (18) rovna

_Fy
ftenké = PGtenka — XC ) (54>

kde gienka je zafivé zrychleni (sila na jednotku hmotnosti) a ¥ je koeficient absorpce v dané
¢aFe integrovany pres frekvence, ¥ = [ x,dv.

tfeba znat TfeSeni rovnice pienosu zareni. Jeji feSeni je komplikované zvlasté pro pripad pohy-
bujiciho se prostiedi. Pokud je vSak gradient rychlosti v pohybujicim se prostfedi dostatecné
velky, je mozné vypocet zarivé sily podstatné zjednodusit vyuzitim Sobolevovy aproximace.
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Jeji princip je znazornén na obrazku 29, kde je znazornéna typicka zavislost rychlosti na po-
loméru ve hvézdném vétru horkych hvézd. Budeme-li ve vztazné soustavé nepohybujici se
vzhledem ke hvézdé sledovat jednu vybranou ¢aru, pak pii urychlovani hvézdného vétru do-
chazi k posunu frekvence, na které je dany atom schopen absorbovat (emitovat). Proto je
na ypsilonové ose kromé rychlosti vynesena také frekvence odpovidajici Dopplerovu posunu
spektralni ¢ary pro danou rychlost. Zvolime-li si pevny polomér ve hvézdném vétru, pak seda
oblast v grafu odpovidé intervalu frekvenci, na kterych je hvézdny vitr v dané ¢are schopen
absorbovat zafeni. Vzhledem k tomu, Ze rychlost hvézdného vétru je mnohem vyssi nez tepelné
rychlost (ur¢ujici Dopplerovo rozsiteni ¢ary), je Sedé oblast relativné tenka. Sledujeme-li vSak
tuto oznacenou oblast pro konstantni frekvenci, pak ziskdme interval polomérii, na kterych je
hvézdny vitr schopen pohlcovat zafeni v dané frekvenci. Pokud tedy feSime rovnici pfenosu
zafeni pro danou frekvenci, pak ji nemusime fesit mimo vyznacenou oblast, protoze mimo
Sedou oblast je intenzita zareni v dané frekvenci konstantni. Pokud je tato oblast dostatecné
,uzka” pak intenzita zafeni v daném bodé zavisi pouze na lokdlnich vlastnostech hvézdného
vétru. Presnéji, pokud je polositka daného profilu Avp dana teplotnim rozsitenim, pak cha-
rakteristickda délka na ose x, na které dochéazi ke zméné intenzity, je dana tzv. Sobolevovou

délkou v
LS = tep

(3)
kde wiep, je tepelna rychlost. Aby bylo mozné pouzit Sobolevovu aproximaci, pak musi byt
charakteristicka 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 p, pak

4 ~ v Utop
CONCOR
V uvedeném piiblizeni plati, ze Sobolevovu aproximaci lze pouzit v pripadé, kdy je rychlost
vétru v (v soufadné soustavé spojené s hvézdou) podstatné vétsi nez tepelna rychlost viep.
Protoze v8ak rychlosti hvézdnych vétrii horkych hvézd (~ 1000 kms™t) jsou typicky o nékolik
fadi vyssi nez je tepelné rychlost (tepelna rychlost protonu je v prostfedi hvézdnych vétra
Vtep & 10—30kms™), je mozné s vyhodou pouzit Sobolevovu aproximaci pro vypocet modeli
hvézdnych vétra horkych hvézd.

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

H =

= Ls.

1 Y
= ydr & —YLg = — 45—, 55
7S /X " AVDX S Vo (%) (55)

kde vy je klidova frekvence ¢ary a kde jsme uzili vztahu Avp = vyvgep/c a kde jsme aproxi-
movali extinkéni koeficient Y = fooo x.dv = x, Avp. Integrace se provadi pouze v oblasti, kde
je extinkéni koeficient nezanedbatelny a ktera mé délku Lg. Vidime, ze Sobolevova opticka
hloubka 75 je nepfimo tmérna gradientu rychlosti dv/dr hvézdného vétru. To je mozné po-
meérné lehce vysvétlit znovu s pouzitim obrazku 29. Pokud je gradient rychlosti vétru maly,
pak je kiivka rychlosti vice sklonéné a pro danou frekvenci je Seda oblast (vyznacujici interval
poloméri, na kterém vitr absorbuje) 8irsi. Zafeni je tedy v dané frekvenci absorbovano na
vétsim intervalu polomérta a optickd hloubka prostiedi je vétsi. Naopak pokud je gradient
rychlosti vétru velky, pak je kiivka rychlosti strméjsi a pro danou frekvenci je interval polo-
mért, na kterém vitr absorbuje, mensi. Zafeni je absorbovano na mensim intervalu poloméra
a opticka hloubka prostfedi je mensi.
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Se znalosti optické hloubky hvézdného vétru jiz mizeme spocitat zatrivé zrychleni zptso-
bované opticky tlustou ¢arou. Béhem priichodu zafeni opticky tlustou ¢arou ubyva tok zareni
v Care F&™ umerné e~ 7, kde 7 je optickd hloubka v dané ¢are, tedy F = F,e™", kde F), je
dopadajici tok zareni. Zarivé zrychleni v opticky tlusté ¢afe je dano vztahem

usta 1 &4 d S _ FV d _
PR (U P ﬂ—“Fy/ emdr =22 S0 (1 o) (56)
p cp pc? dr 0 pc? dr

Ve vzorci jsme vyuzili transformace dv = 2dv = %S—;’dr. Pro ptipad opticky tlusté cary
Ts > 1 je mozné predchozi vzorec nahradit pfibliznym vyjadienim ve tvaru
VOFII dv Jtenka
f R ——— — = . o7
Gtlusta p02 dr ( T ) ( )

Dochéazime k zavéru, ze zariva sila zptisobovana absorpci zafeni v opticky tlustych carach je
umérna gradientu rychlosti hvézdného vétru. Muzeme si také vSimnout, Ze tato sila nezéavisi
na opacité cary.

3.4 Rychlost ztraty hmoty

Predpokladejme, Ze ve hvézdném vétru existuji pouze opticky tlusté ¢ary. Zarivé zrychleni
zpusobované absorpci v opticky tlusté ¢are je v takovém piipadé dano vztahem (57).
opousti hvézdu, tedy rychlost, s jakou hvézda ztraci svou hmotnost. Budeme-li predpokladat,
Ze vitr je stacionarni a sféricky symetricky, pak diky platnosti rovnice kontinuity je tato
hmotnost dana vztahem

M = 47r?pu. (58)

Soucasné pouzijeme hruby odhad pro tok zafeni F), ~ F/vy = L/ (47r’yy). S pomoci tohoto
vztahu je mozné upravit vyjadieni pro zafivé zrychleni opticky tlusté ¢ary (57) jako

L U@
Mc2 d?”.

Gtlusta = (59)
Z hydrodynamiky vime, Ze pohybova rovnice tekutiny, jejiz rychlost nezavisi na case, je dana
vztahem (je-li gradient tlaku zanedbatelny)

dv
U@ =49, (60)

kde g znac¢i vSechny piusobici sily. Zanedbame-li silu gravitacni, pak pohybova rovnice hvézd-
ného vétru urychlované celkem N4 opticky tlustymi ¢arami ma tvar

U_T = Ntlusta.—v—. (61)

Z této rovnice muzeme jednoduse vyjadrit rychlost ztraty hmoty zarenim urychlovaného vétru
jako

L
g .

M = Ntlusté (62)

37



Podil L/c* je hmotnost, kterd podle relativistického vztahu hmotnost-energie odpovida ener-
gii vyzarené hvézdou. Zjistili jsme, ze rychlost ztraty hmoty zarenim urychlovaného vétru je
umérnd ,fotonové rychlosti ztraty hmoty” a poctu opticky tlustych car. Podle vztahu (62)
je rychlost ztraty hmoty hvézdného vétru timérné zarivému vykonu hvézdy. Proto nejmohut-
n¢jsi hvézdné vétry nalézame u hvézd spektralni tiidy O a u obri, zatimco hvézdy hlavni
posloupnosti spektralni tiidy B maji nanejvys pouze velice slaby hvézdny vitr.

Ac¢koliv byl vztah (62) pro rychlost ztraty hmoty zafenim urychlovaného vétru odvozen

vvvvvv

jsme schopni alespon kvalitativné popsat vlastnosti hvézdného vétru.

3.5 CAK teorie hvézdného vétru

Skutecny vitr horkych hvézd vSak neni urychlovan pouze opticky tlustymi ¢arami. Hvézdny
vitr miize absorbovat zafeni v mnoha ¢arach, z nichz nékteré jsou opticky tenké a jiné opticky
tlusté. Pro vypocet realistickych modelt hvézdnych vétri vSak potfebujeme znét presnou
hodnotu zarivé sily. Proto je vhodné parametrizovat zafivou zarivou silu podle dulezitosti
opticky tenkych a opticky tlustych ¢ar. Castor, Abbott a Klein (1975) pro parametrizaci
zarivé sily zvolili dva parametry, parametr «, ktery je v podstaté podilem zafivé sily v opticky
tlustych carach na celkové zativé sile a parametr k, ktery urcuje velikost zarivé sily. Zariva
sila v tzv. CAK aproximaci pak mé tvar

_fFGMk;( 1 dv)o‘

Gzar = -4
72 OThPVtep AT

(63)

Misto parametru k je moZné pro vypocet zafivé sily pouZit parametr @, ktery mé vyznam
velikosti zarivé sily (v jednotkéch zafivé sily zptisobené rozptylem volnych elektront) za pred-
pokladu, Ze jsou vSechny ¢ary opticky tenké,

B fOQL 1 dv\“
Gzar = 2 (47TPQ 5) ‘ (64)

Faktor f je oprava na kone¢ny disk hvézdy. Vidime, Zze také v piipadé zarivé sily velkého
poctu opticky tlustych a opticky tenkych car je zariva sila pfimo tumérna gradientu rychlosti
vétru. Pohybova rovnice zarenim urychlovaného vétru se zanedbanim tlaku plynu ma tvar
(s pouzitim definice (58) rychlosti ztraty hmoty)

dv  GMQ-T) [fQL [ vr? dv\"
) (e

U— g
dr r2 72

(65)

Je patrné, ze zavislost zarivé sily na gradientu rychlosti vétru vytvari velice zajimavou zpét-
nou vazbu, protoze gradient rychlosti je uréen zéafivou silou, ktera sama zavisi na gradientu
rychlosti. Tato zpétné vazba ve svém dusledku vede k moznosti vzniku nového druhu vin
v prostiedi hvézdného vétru, k tzv. Abbottovym vlndm. Témito vlnami se vSak jiz zabyvat
nebudeme.

Pro danou hvézdu existuje nekonetné mnoho feseni rovnice (65), které se lisi velikosti
rychlosti ztraty hmoty M. Podrobnym rozborem rovnice (65) je viak mozné ukézat, Ze pro
danou hvézdu existuje pouze jedno FeSeni rovnice (65), pro které rychlost vétru v blizkosti
hvézdy se blizi k nule a které je mozné prodlouzit do libovolné velké vzdalenosti od hvézdy.
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Navic je mozné ukazat, ze toto feSeni je stabilni, Ze Abbottovy vilny z velkych vzdalenosti od
hvézdy nejsou schopny proniknout az ke hvézdnému povrchu. Toto feseni jednozna¢né urcuje
rychlost ztraty hmoty M.

Priabéh rychlosti ve hvézdném vétru je mozné s velkou presnosti aproximovat jako

() = Vs (1 - §)ﬁ, (66)

r

kde v, oznacuje kone¢nou, limitni rychlost hvézdného vétru V(lim,‘_m v(r) = V), Ry je po-
lomér hvézdy a parametr § je obvykle roven § = 0,8 — 1,0. ReSenim rovnice (65) je mozné
ukézat, ze konecna rychlost hvézdného vétru je piimo tmérna tnikové rychlosti z povrchu
hvézdy,
2GM(1-T
o [T o

a rychlost ztraty hmoty je tmérné zarivému vykonu hvézdy,

M~Le, a=~05 (68)

3.6 Hvézdny vitr hvézd typu O, B, A a WR hvézd

Pro urychlovani hvézdného vétru hvézd O, B a A neni dillezita absorpce zafeni v carach
nejhojnéji zastoupenych prvki vodiku a helia, ale naopak je diilezita absorpce v ¢arach prvki,
které maji jen pomérné malé zastoupeni, typicky uhliku, dusiku, kysliku nebo zeleza. Hlavnim
divodem 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 (57) nezéavisi na
opacité v ¢are, tedy nezavisi na relativnim zastoupeni dané¢ho prvku.

Ukazuje se, ze hvézdny vitr téchto hvézd je urychlovan jiz v atmosfére hvézdy.

Hlavni parametry pro popis zafenim urychlovanych vétri horkych hvézd jsou rychlost
ztraty hmoty M a konefna rychlost hvézdného vétru vs. Typické hodnoty téchto parametri
pro vybrané horké hvézdy jsou uvedeny v tabulce 5.
patrné, ze mnohé hvézdy ztraci prostfednictvim vétru fadové nékolik hmotnosti Slunce b&éhem
milionu let. Vzhledem ke svym hmotnostem ztraci mnohé horké hvézdy fadoveé jednu desetinu
své hmoty béhem jednoho miliénu let. Je jasné, Ze takto mohutny hvézdny vitr zdsadnim
zpusobem ovliviiuje jejich vyvoj.

Hvézdny vitr horkych hvézd je dilezitym cinitelem, ktery ovliviiuje mezihvézdné prostredi.
Prostiednictvim hvézdného vétru se podstatna ¢ast hmoty hvézdy vraci do mezihvézdného
prostiedi a ovliviiuje tak (vzhledem k nadzvukové rychlosti vétru) podstatné i jeho dynamiku.
Navic zejména v pozdéjsich fazich vyvoje se jedna o latku obohacenou produkty jaderného
hoteni. Zahrnuti hvézdného vétru je také dilezité pro vypocet mnozstvi ionizujictho zareni
vystupujiciho z povrchu horkych hvézd.

Hvézdny vitr ovliviiuje zareni hvézdy v ruznych spektralnich oborech:

e Rentgenové zarend: 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 ~ v, ), mohou se v ném vyskytovat razové viny. Vzhledem
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Tabulka 5: Parametry hvézdnych vétra vybranych veleobra typu OBA, horkych hvézd hlavni
posloupnosti, WR hvézd a centralnich hvézd planetarnich mlhovin (Kudritzki a kol. 1999,
Lamers a Cassinelli 2000, Pauldrach a kol. 2004)

Hvézda  Spektralni typ L [Le] M [Mg/rok] v [km/s]

¢ Pup 041 (f) 7,9-10° 6-107° 2200
A Cep 06 1 6,8 -10° 5-1076 2250

e Ori B0 Ia 4,6 -10° 41076 1500

P Cyg Bl Ia* 7,2-10° 2.107° 210
HD 12953 Allae 1,3-10° 4-1077 150
HD 93250 03V 1,9-10° 5-107 3250
HD 15629 05V 8,9-10° 81077 3000
7 Sco BO V 3,2-10* 7-107° 2000
WR 1 WN5 1,0-10° 6-107° 2000
WR 111 WC5 2,8-10° 1-107° 2200
NGC 3242 3,2-10° 4-107Y 2400
IC 418 1,6 -10* 7-1078 800
He 2-131 3,210 4-1077 450

k rychlosti hvézdného vétru ma prostiedi za razovou vlnou teplotu ~ 10 — 107K a
tedy silné zarfi v rentgenovém oboru. Rentgenové zareni samostatnych horkych hvézd
tedy pochazi z hvézdného vétru. Zarivy vykon horkych hvézd v rentgenovém oboru je o
nékolik fadii mensi nez celkovy zativy vykon hvézdy, Ly ~ 1077L.

o Ultrafialové zdrenid: 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 car je mozné ziskat v, a M.

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

o Radiové zdareni: Obalka horkych hvézd tvorena vétrem je nepriuhledna pro radiové zarent,
naopak sam hvézdny vitr zafi v radiovém oboru. Pozorovanim mnozstvi vyzareného
radiového zafeni je mozné ziskat M.

Existuje nékolik dalsich typt horkych hvézd a dvojhvézd, jejichz astrofyzikalni charak-
teristiky jsou spojeny s hvézdnym vétrem. Mezi nejzajimavéjsi patii rentgenové dvojhvézdy
s hmotnou slozkou. Tyto dvojhvézdy se skladaji z hmotné horké hvézdy a kompaktni slozky
(bilého trpaslika, neutronové hvézdy nebo ¢erné diry). U nékterych z téchto dvojhvézd je ¢ast
vétru horké slozky zachycena gravitacnim polem kompaktni slozky, dochézi k akreci latky na
kompaktni slozku. Dopadajici latka je silnym zdrojem rentgenového zéfeni, rentgenovy zarivy
vykon je mozné odhadnout tak, ze predpokladame, Ze veskera potencialni energie dopadajici
latky se preméni v rentgenové zareni, tedy Lx = GMx My /Rx. Zde je Mx hmotnost a Rx

polomér kompaktni slozky, M, je hmotnost latky dopadajici za jednotku casu. Mezi tyto
objekty patii napiiklad rentgenovy pulzar Vela X-1.
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4 Hvézdy typu Be

4.1 Definice hvézd typu Be

Jako hveézdy typu Be se oznacuji horké hvézdy spektralntho typu B vSech luminozitnich tiid
mimo veleobri, u nichz alesponi jednou méla nékterd z jejich Balmerovych ¢ar emisni profil.
V ceské terminologii se tyto hvézdy nékdy oznacuji jako hvézdy se zavojem. Emisni ¢ary hvézd
typu Be se nazyvaji profily typu Be. Piiklady nékolika takovych profili jsou nakresleny na
obr. 30. Pokud se navic ve stfedu emisni ¢ary vodiku objevuje tuzka absorpcni slozka, pak
se takovymto hvézdam tika ,shell” hvézdy. Priklad typického ,shell” spektra je uveden na
obrazku 31. Prestoze jsou hvézdy typu Be znamy jiz vice nez jedno stoleti, je pfi¢ina vzniku
tohoto jevu jednim z méla dosud nevytesenych zékladnich problémii hvézdné astrofyziky.

3,5 T T T 3,5
3t Ha 1 3t
25t 25
8 8
= ES
S 2t Hel A S 2t
E E
15 ] 15
1 1
0’5 1 1 1 0’5 1 1 1
6500 6550 6600 6650 6700 6500 6550 6600 6650 6700
A A A A

Obrézek 30: Priklady typickych emisnich ¢ar hvézd typu Be ziskané ondrejovskym dvoume-
trovym dalekohledem (pozorovatel: M. Slechta). Vievo: Spektrum § Lyr v okoli ¢ary Ha, je
patrna nejen emise v této cafe, ale také v sousedni heliové ¢are. Vpravo: Spektrum hveézdy
¢ Tau.
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Obrazek 31: Priklady emisnich ¢ar Be hvézd ziskané ondrejovskym dvoumetrovym dalekohle-
dem (pozorovatelé: M. Slechta, V. Votruba). Vievo: Tzv. shell spektrum hvézdy V744 Her.
Vpravo: Prosty emisni profil hvézdy FF Cam.
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4.2 Zakladni charakteristiky hvézd typu Be

Astronomové studuji hvézdy typu Be v mnoha oborech elektromagnetického spektra. Nejcas-
t¢jSim uzivanym oborem je samoziejmé viditelna oblast elektromagnetického zafeni. V té se,
podle definice, tyto hvézdy projevuji emisi v nékteré z ¢ar Balmerovy série vodiku. Mnohdy
vSak nalézame také emisni profily u heliovych ¢ar i u ¢ar dalsich prvki.

vvvvvv

vvvvvv

spektralniho typu B stava hvézda typu Be a z hvézdy typu Be ,shell” hvézda a naopak. S tim
souvisi druhy typ proménnosti, zména poméru intenzit emisnich ¢ar a sousedniho kontinua,
tzv. E/C proménnost. Casto se také ménf pomér intenzit fialové a cervené slozky dvoji-
tého profilu emisnich ¢ar, tzv. V/R proménnost. Spektralni proménnost Be hvézd je navic
provazena fotometrickymi zménami. Fotometrickd a spektroskopicka proménnost se mohou
projevovat na velice odlisnych ¢asovych skalach, od velice rychlych zmén (s charakteristickou
dobou ve dnech) po zmény na ¢asové skale desetileti.

Z pozorovani v riiznych ¢astech elektromagnetického spektra vyplyva, ze v roviné rovniku
hvézd typu Be se nachazi emitujici disk. Elektronova teplota tohoto disku se pohybuje okolo
10000 K, hustota elektront v disku se odhaduje na 10'2 cm 3. BohuZel ze spektroskopickych
pozorovani neni mozné jednoduse zjistit velikost tohoto disku. Pro jeho zméteni byly vyuzity
zakryty hvézd typu Be Mésicem a také interferometrické techniky. Z téchto méreni vyplyva,
ze se disk rozprostira do vzdalenosti nékolika hvézdnych polomért.

Tok zareni v infracervené oblasti spektra hvézd typu je vyssi nez by odpovidalo hvézdam
stejného spektralniho typu bez zéavoje. Zdrojem tohoto nadmérného infracerveného zareni
je pravé obalka v okoli hvézd typu Be. V ultrafialové oblasti spektra hvézd se zavojem se
pozoruji absorpéni ¢ary odpovidajici zfejmé hvézdnému vétru. Mnohé hvézdy typu Be jsou
navic slozkami rentgenovych dvojhvézd, ve kterych rentgenové zareni vznika interakei latky
disku druhou slozkou dvojhvézdy, neutronovou hvézdou.

4.3 Vlastnosti emisnich profilt hvézd typu Be

Emisni profily ¢ary Ha hvézd typu Be lze popsat dvéma zakladnimi parametry, velikosti
projekce rota¢ni rychlosti v, sin ¢ a ekvivalentni sitkou ¢ary. Ze studie vétsitho mnozstvi téchto
hvézd je mozné nalézt nasledujici obecné vlastnosti emisnich profili typu Be (Dachs a kol.
1986, viz. obr. 32):

e s rostouci ekvivalentni sitkou ¢ary se dvojité maximum spojuje v jediné maximum,
e pro danou hodnotu v, sin¢ klesé polositka cary s rostouci ekvivalentni sitkou,

e pro danou hodnotu ekvivalentni 8itky c¢ary roste polositka ¢ary s rostouci hodnotou
Urot SIN 7.

Tyto vlastnosti emisnich ¢ar diskii je mozné popsat za predpokladu, Ze rychlost cCastic
v disku klesa 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 drahach. Proto kiidla profilu typu Be vznikaji paradoxné ve vnitinich
oblastech disku, kde ¢astice obihaji s vyssi rychlosti, zatimco emisni piky vznikaji spise ve
vnéjsich oblastech disku. V disledku toho
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Obrazek 32: Vievo: Vyplhovani dvojitého profilu ¢ary Ha hvézd typu Be s rota¢ni rych-
losti 200 — 300 kms~!. Uprostred: Pokles pologiiky s rostouci ekvivalentni sfikou pro tytéz
hvézdy. Vpravo: Rust polositky profilu pro rostouci v, sini. Spektra byla ziskdna z atlasu
., The spectroscopic Be stars atlas* http://www.astrosurf.com/buil/us/becat.htm.

e s rostoucim polomérem disku vznika vice pozorovaného zareni ve vnéj$ich oblastech
disku, které v dusledku své mensi rychlosti prispivaji k intenzité zareni pfedevsSim ve
stfedu ¢ary, proto se s rostouci ekvivalentni sitkou ¢ary dvojité maximum spojuje v je-
diné

e a proto také pro danou hodnotu v, sin¢ klesa polositka ¢ary s rostouci ekvivalentni
Sitkou

e a konec¢né rist polositky ¢ary s rostouci hodnotou v, siné je mozné vysvétlit pokud
si uvédomime, ze velikost v, sin¢ zavisi také na tom, jak je hvézda obricena smérem
k pozorovateli. Hvézda, ktera ma malou hodnotu v,y sin, je k nam pravdépodobné
obracena polarni oblasti. Proto je rovina disku naklonéna témér kolmo smérem k po-
zorovateli a proto pozorujeme pouze relativné tzkou emisni ¢aru Ha. Naopak hvézda
s vysokou hodnotou v, sin¢ je k ndm obracena spisSe rovnikovymi oblastmi. Pozorovatel
se nachazi v blizkosti roviny disku a proto pozorujeme relativné Sirokou emisni ¢aru He.

Dilezitym faktorem, ktery ovliviiuje pozorovany tvar profilu emisnich ¢ar hvézd typu Be,
je také smér, ze kterého disk pozorujeme (obr. 33). Pozorujeme-li hvézdu ve sméru kolmém
na rovinu disku (¢ = 0°), pozorujeme jednoduchy emisni profil. Se vzristajicim thlem ¢ se
objevuje dvojity emisni profil, ktery se postupné prohlubuje, az pro thel ¢ ~ 90° vznika
tzv. shell spektrum hvézdy.

4.4 Fyzika rychle rotujicich hvézd

Struve v tficatych letech minulého stoleti spravné odvodil, Ze emisni ¢ary hvézd typu Be
jsou zptisobeny diskem, ktery se nachazi v jejich okoli. Domnival se, Ze tyto hvézdy rotuji
tak rychle, Zze dochéazi k uvoliiovani materialu hvézdy na rovniku, ktery pak vytvari disk.
Podivejme se podrobnéji, jakym zptsobem ovliviiuje rotace fyziku hvézdy.
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Obrézek 33: Jednim z faktort, urcujicich tvar profilu ¢ar Be hvézdy, je také smér, ze kterého
disk pozorujeme

Parametrem, ktery urcuje vliv rotace na stav hvézdy, je tthlova rychlost rotace €2. Pokud
hvézda rotuje jako tuhé téleso (coz znamend, ze thlova rychlost Q jednotlivych elementu
je stejnd), je tvar hvézdy dan ekvipotencidlnimi plochami odpovidajicimi potencidlu vrstev

hvézdy
GM 1
d(rf) = ——— — 55292, (69)
r
kde s = rsinf je vzdalenost od osy rotace a 6 je tihel mezi osou rotace a smérem k danému

mistu na povrchu hvézdy. Potencial (69) je zapsany v neinercialni vztazné soustavé rotujici

s hvézdou a dava spravné hodnoty slozek zrychleni g = —V®,
0P GM 9 . 9
gr = — o =3 + Q%rsin” 0, (70a)
109
9B=""%g = Q?rsin 6 cos 6. (70Db)

Potencialni plochy jsou nakresleny na obrazku 34. Povrch hvézdy je dan prislusnou ekvi-
potencialni plochou. Je-li polarni polomér hvézdy R,, potom je povrch hvézdy dan rovnici
®(R,,0) = ®(R(0),0), neboli

R, o, B2(0)
1—R(9)—wsm HREOV =0, (71)
kde w = v;gﬁp a {1 = Uyot/ Ryoy. Se znalosti R, tato rovnice umoziiuje uréeni poloméru hvézdy
pro dany thel 6. Rovnikovy polomér hvézdy je tedy pro 0 = 7/2 (R(7/2) = Ryov)
R
R = P 72
T (72)

Vsimneme si, Ze radialni slozka zrychleni (70a) mize byt nulové, pokud je velikost gravita¢niho
zrychleni na rovniku rovna velikosti odstredivého zrychleni. Rovnikovy polomér, pti kterém
je velikost gravita¢niho zrychleni na rovniku rovna velikosti odstiedivého zrychleni, nazveme
kriticky polomér Ry,. Z rovnice (70a) pro g, = 0 vyplyva Ze tzv. kritickd rota¢ni rychlost, kdy
je rovnikovy polomér hvézdy roven kritickému poloméru

[GM
Vkr = er ) (73)
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Obrazek 34: Prubéh ekvipotencidlnich ploch pro idealizovany piipad hvézdy slozené z ideél-
niho plynu se silnou koncentraci latky ke stfedu, rotujici jako tuhé téleso. Soufadnice jsou
zakresleny relativné vzhledem k Ry, = (GM/Q?)'/3. Obrazek predstavuje pouze fez v roving,
v niz lezi rota¢ni osa (splyva s osou y), ve skutecnosti jsou ekvipotencialni plochy trojroz-
mérné, valcoveé symetrické. V blizkosti stfedu hvézdy neni tvar ekvipotencialnich ploch nijak
podstatné ovlivnén rotaci, blizi se tak kulové ploSe. S narustajici vzdéalenosti od osy rotace
vSak roste ucinek odstredivé sily, ekvipotencialni plochy se proto zplostuji. V oblastech, které
jsou relativné daleko od rotacéni osy odstiediva sila prevlada a tvar ekvipotencialnich ploch zde
je urcen predevsim rotaci. Paklize se hvézda nachézi v hydrostatické rovnovaze, pak mista v
nitru hvézdy se stejnou hustotou lezi na téze ekvipotencialni plose a hvézda samotna zaujima
tvar dany ekvipotencidlnimi plochami (ptiklad oblasti, kterou by hvézda mohla zaujimat, je
vyznagen 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 hydrosta-
tické rovnovaze nachazet nemiize.

je rovna obé&zné (Keplerové) rychlosti pro polomér Ry,. V takovém piipadé je proménnd w =
v2. Rp Rp

SGa = 3R, &% rovnice (72) vyplyva vztah mezi polarnim polomérem a kritickym polomérem,

R = - R,. (74)
P

Kritickd rotac¢ni rychlost je tedy dana vztahem

[2GM
Vkr = 3Rp . (75)

Jak je patrné z obrazku 34, vede rotace hvézdy k jejimu zplosténi. Pokud je vSak rotac¢ni
rychlost hvézdy na rovniku v, rovna kritické rychlosti vy, pak i maly narust kinetické energie
latky na rovniku vede k jejimu uvoliovani z atmosféry hvézdy. Pokud bychom se snazili
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jesté vice roztacet hveézdu, jejiz rovnikova rotacni rychlost je rovna vye,, pak by dochazelo
k uvolnovani latky do jejiho okoli, vznikal by disk v rovnikové roviné hvézdy. Vsimnéme si
ale, ze latka z povrchu kriticky rotujici hvézdy se nemitize z hvézdy uvolnit do mezihvézdného
prostiedi, protoze kriticka rotacni rychlost je mensi nez tinikova rychlost vy,

GM [2G M
Vkr = R—kr < Vgn = I . (76)

V dusledku rychlé rotace hvézdy neni efektivni teplota na povrchu konstantni, zavisi na
hvézdné sitce. Tento jev se nazyva gravitacni ztemnéni. Souvisi s tim, Ze ve hvézdnych nitrech
je tok zareni tmérny gradientu teploty, F' = —x, V7. Pro barotropné® rotujici hvézdy je ale
teplota i hustota latky (a také x,) funkci pouze potencidlu @, tedy F = —x,.(®)VT(P) =
—xr ()T /dOVP = x,.(P)dT/dP g. Protoze velikost toku tmérna ¢tvrté mocniné efektivni
teploty, F' ~ T4, je efektivni teplota tmérna Ty ~ g'/4. Proto je také tok zafeni v polarnich
oblastech (vysoké g) vySsi nez v rovnikovych oblastech a také efektivni teplota na polech je
vy$si nez na rovniku.

Existuje nékolik dalsich jevii spojenych s hvézdnou rotaci. V dusledku rotace a gravitacniho
ztemnéni vznikaji uvnitt hvézdy polednikové (meridionalni) proudy, které prenaseji moment
hybnosti mezi jadrem a povrchem hvézdy. Hvézdy také c¢asto nerotuji jako tuhé télesa, v
takovém piipadé fikame, ze maji hvézdy diferencidlni rotaci. V takovém piipadé dochézi ke
smykani vrstev s riznou thlovou rotaci, coz vede ke vzniku turbulence a promichévani hvézdy.

4.5 Priciny jevu Be hvézd
Klasicka teorie vzniku Be hvézd

Nabizi se tedy moznost, ze hvézdy typu Be jsou kriticky rotujici hvézdy, které maji disk
v dtsledku uvolnovani latky ze svého rovniku roviny do okolohvézdného prostiedi. Tento
model by mél byt pomérné jednoduse ovéritelny pouhym mérenim rychlosti rotace hvézd.
V predchozich kapitoldch jsme ovSem dosli k zavéru, ze studium rozsiteni spektralnich car
hvézdy v disledku rotace nedovoluje zméfit pfimo rovnikovou rotacni rychlost na povrchu
hvézdy vy, ale pouze jeji prumét vy sin i. Pokud v8ak zméfime priuméty velkého poctu hvézd,
pak (za zfejmé splnéného predpokladu, ze sméry rotacni osy hvézd jsou v prostoru rozlozeny
nédhodné), muzeme zjistit rozlozeni rotacnich rychlosti dané skupiny hvézd. Z téchto méreni
vyplyva (Porter 1997, Chauville a kol. 2001), Ze rota¢ni rychlost Be hvézd je podstatné vyssi
nez rotaéni rychlost ostatnich B hvézd, dosahuje 70-80% kritické rota¢ni rychlosti.
ukézali, v pripadé rychle rotujicich hvézd je latka na rovniku hvézdy v disledku gravitacniho
ztemnéni chladnéjsi nez na polech, coz by urceni rotacni rychlosti mohlo podstatné ztizit
(Townsend, Owocki a Howarth 2004). Je tedy moZné, ze Be hvézdy rotuji podstatné rychleji
nez jsme se az dosud domnivali, a Ze je jejich rotacni rychlost velmi blizka kritické rotac¢ni
rychlosti. Tim by bylo mozné piirozené vysvétlit vznik disku v okoli Be hvézd.

Muze vSak béhem vyvoje hvézdy dochéazet ke zméné jeji povrchové rotacni rychlosti?
V disledku zédkona zachovani momentu hybnosti ztustava v pripadé, ze hvézda neztraci latku
do okoli, rotacni moment hybnosti hvézdy neménny. Proto se rychlost rotace hvézd se sil-
nym vétrem v prubéhu jejich vyvoje zmensuje. Vyvoj povrchové rotacni rychlosti je ovlivnén

5 Barotropni hvézdy jsou takové, pro které ekvipotencialy a izobary splyvaji, tlak je tedy jednozna¢né uréen
potencidlem, p = p(®). V opafném piipadé se hvézda nazyva baroklinni.
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také rozdélenim rotaéniho momentu hybnosti ve vnitinich ¢astech hvézdy hvézdy, napiiklad
smrsténi jadra muze vést ke zvySeni povrchové rotacni rychlosti. Poslednim procesem, ktery
ovliviiuje povrchovou rotac¢ni rychlost, je zména poloméru hvézdy béhem jejiho vyvoje. S ros-
toucim polomérem hvézdy kritickd rotac¢ni rychlost kleséa. Pokud povrchova rota¢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 dusledku toho by se
v blizkosti hvézdy mohl zacit vytvaret disk.

Mezi odborniky ale shoda v nézoru na pfi¢iny vzniku disku v okoli hvézd typu Be nepa-
nuje. Velka ¢ast z nich neni pfesvédcéena o kritické rotaci téchto hvézd. Proto cilem mnohych
astronomi, ktefi se hvézdami typu Be zabyvaji, je nalezeni takového mechanizmu, ktery by
byl schopen ,napomoci” rotaci a uvolnit material hvézdy tak, aby vytvoril disk. Bohuzel je
vsak tfeba zdiraznit, zZe pres vice nez stoleté wsili velkého mnozstvi astronomi takovyto me-
chanizmus dosud nalezen nebyl. Zadna z nalezenych teorii doposud uspokojivé nevysvétluje
vznik disku v okoli Be hvézd. Stejné tak je nejasny mechanizmus, v disledku kterého dochéazi
k fotometrickym a spektroskopickym zménam Be hvézd. Je ziejmé, Ze v této oblasti je mozné
ocekavat mnoho novych, zajimavych vysledkt. Proto si alespon v kratkosti nastinime nékolik
modelti, které se mohou zdat slibné pro vysvétleni fenoménu Be hvézd.

Dvojhvézdna hypotéza o ptivodu hvézd typu Be

Ktiz a Harmanec (1975) predlozili hypotézu, podle které je mozné vyskyt disku v okoli Be
hvézd vysvétlit jako dusledek pfenosu hmoty mezi slozkami tésné dvojhvézdy. K pfenosu
hmoty by mélo dojit v disledku zmény poloméru hvézdy béhem jejtho vyvoje. Tuto hypo-
tézu podlozili nékolika argumenty. Jednak mnohé Be hvézdy byly skutecné odhaleny jako
dvojhvézdy, ve vhodné fazi vyvoje by tedy mohlo dojit k pretoku hmoty mezi jejich jednotli-
vymi slozkami. Navic jsou Be hvézdy podobné dvojhvézdam typu Algol, u kterych skutecné
dochézi k prenosu hmoty mezi jednotlivymi slozkami. ZvySenou rotacni rychlost, pozorova-
nou u Be hvézd, by pak bylo mozné vysvétlit na zédkladé urychleni rotace hvézd v duisledku
prenosu momentu hybnosti mezi slozkami dvojhvézdy.

Dvojhvézdné hypotéza vzniku hvézd typu Be vSak narazi na cetné problémy. Ackoliv se
mnohé z téchto hvézdy skutecné nachézeji ve dvojhvézdnych soustavach, je vzdalenost slozek
dvojhvézdy prilis vysoka na to, aby v soustavé dochazelo k prenosu hmoty. Navic vSak existuji
mnohé Be hvézdy, které se ve dvojhvézdnych soustaviach nenachéazeji. Ackoliv tedy existuji
nekteré Be hvézdy, které je mozné pomoci dvojhvézdné hypotézy vysvétlit, pro mnohé dalsi
hvézdy je zfejmé nutné hledat dalsi hypotézy o vzniku jejich diskii.

Hvézdny vitr podporovany rotaci

Zvysena rychlost rotace hvézd typu Be vedla mnohé astronomy k presvédéeni, ze by disk
v okoli téchto hvézd mohl byt vysvétlen pomoci hvézdného vétru, ktery by byl na rovniku
hvézdy navic podporovan zvysenou rotac¢ni rychlosti. Protoze rotace vede ke zplosténi hvézdy,
je povrchové gravitac¢ni zrychleni na rovniku mensi nez na poélech hvézdy. Proto je jednodussi
uvolnit material z hvézdného rovniku nez z hvézdnych polia. Mohli bychom se tedy domnivat,
ze hvézdny vitr na rovniku je silnéjsi nez na poélech a ze by tedy pripadné mohl vést k vytvareni
disku v okoli Be hvézd. Svoji oblibu si ziskal model tzv. vétrem stlacovaného disku publikovany
Bjorkmanem a Cassinellim (1993). V tomto modelu se hvézdny vitr v disledku rychlé rotace
hvézdy soustiedi v rovnikové oblasti.
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Podrobnéjsi numerické modely vSak ukézaly, ze disk v okoli hvézd typu Be zfejmé pomoci
hvézdného vétru vysvétlit nelze. Jak jsme se jiz zminovali, je efektivni teplota rotujici hvézdy
na rovniku mensi nez efektivni teplota hvézdy na poélech (pfipomeinime si, Ze tento jev se
nazyva gravitaéni ztemnéni). Mensi je také tok zafeni a tedy i zariva sila a rychlost ztraty
hmoty, které zavisi na velikosti toku zafeni. Piestoze je tedy snazsi vynést material do okoli
hvézdy z rovniku nez z polarnich oblasti, je paradoxné hvézdny vitr v dusledku gravita¢niho
ztemnéni silngjsi na polech nez na rovniku (Owocki, Cranmer a Gayley 1996). Pohybu latky
hvézdného vétru ve sméru k rovniku pak také brani neradialni slozka zativé sily. Disky v okoli
hvézd typu Be tedy pravdépodobné v disledku hvézdného vétru nevznikaji.

Neradialni pulzace

Ve spektrech mnohych hvézd typu Be pozorujeme rychlé zmény profila ¢ar. Tyto zmény mohou
byt vysvétleny pomoci tzv. neradialnich pulzaci hvézdy. Neradidlni pulzace mohou prenaset
moment hybnosti z vnitfnich ¢asti hvézdy do vnéjsich ¢asti a prispét tak tomu, Ze rotacni
rychlost dosdhne kritické rotac¢ni rychlosti. To by ve svém disledku mohlo vézt k vytvareni
disku v okoli hvézd typu Be (Ando 1986, Cranmer 2009, Lee 2013).

I tato hypotéza vysvétlujici vznik disku v okoli hvézd typu Be se stretavd s mnohymi
obtiZzemi. Zmény profila ¢ar, které mohou byt zptisobeny neradialnimi pulzacemi, se ziejmeé
nevyskytuji u vSech téchto hvézd. Navic pfenos momentu hybnosti prostiednictvim pulzaci
neni piili§ efektivni, hvézda by zfejmé musela rotovat s vysokou rychlosti, aby byl tento
mechanizmus dostatec¢né efektivni.

Hvézdny vitr soustifedény magnetickym polem

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

Magnetohydrodynamické modely hvézdného vétru (ud-Doula & Owocki 2002) vsak uka-
zuji, ze ani hvézdny vitr soustfedény magnetickym polem neni ziejmé schopen vysvétlit vznik
disktu v okoli hvézd typu Be.

4.6 Zvérinec ,,Be” hvézd

Vice druhi hvézd spektralniho typu B mutze mit spektra s emisnimi ¢arami. Pro prehlednost
si tyto hvézdy vyjmenujeme.

o  Klasické” hvézdy typu Be: Témto hvézdam jsme se vénovali v této kapitole. Jedna se
o hvézdy vSech luminozitnich tiid mimo veleobri, u nichz alespon jednou meéla nékteréa
z jejich Balmerovych ¢ar emisni profil. Tyto hvézdy rychle rotuji a jejich emisni cary
vznikaji v okolohvézdném disku.

o hvézdy typu Ble/: Jedné se o hvézdy s emisnimi ¢arami (predevsim silné Balmerovy ¢ary,
ale také cary tezsich prvkia), v jejichz spektru nalézame zakézané emisni ¢ary (napf.
[Fe1i], [O1]). V okoli téchto hvézd se také pozoruje prach. Téchto hvézd je nékolik druht
(Lamers a kol. 1998):
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— wveleobfi typu Ble/: Jedna se o hvézdy, v jejichz okoli se nachazi okolohvézdny disk,
jenz ma také prachovou slozku. Jedna se o pozdni stadium vyvoje velmi rychle
rotujicich hvézd. Hvézdy maji silny hvézdny vitr.

— Herbigovy Ble] hvézdy: Jedna se o hvézdy pred vstupem na hlavni posloupnost
(velmi mladé hvézdy), které se nachazeji v blizkosti oblasti, ve kterych vznikaji
hvézdy. Ve spektrech téchto hvézd se nalézaji obracené P Cyg profily, vznikajici
akreci okolni latky.

— Hvézdy s (nerozliSenou) planetdarni mlhovinou: Spektra téchto hvézd vykazuji po-
dobné rysy jako spektra planetarnich mlhovin, pficemz samotné mlhovina se pfimo
nepozoruje. Jedna se o hvézdy s malou pocatecni hmotnosti v pokrocilém stupni
vyvoje. Prach v okoli téchto hvézd je ziejmé dusledkem vétru uvolnéného béhem
predchozi faze hvézdy AGB.

— Symbiotické hvézdy: Jedna se o interagujici dvojhvézdy slozené z chladného obra a

horké hvézdy.

e veleobri typu B: tito veleobti patii k nejzarivéjsim hvézdam v Galaxii, v jejichz spektru
se nachazeji emisni ¢ary (napf. Ha), které vznikaji ve hvézdném vétru. Tyto ¢ary maji
bud'to typicky P Cyg profil, nebo prosty emisni profil.

e Herbigovy hvezdy typu Be: Jedné se o mladé hvézdy, v jejichz blizkosti nachazime zbytky
zarodecné mlhoviny.

o Huvézdy s rozsahlou magnetosférou: Magnetické pole udrzuje v okoli hvézdy okolohvézd-
nou latku. Latka se uvolnila z povrchu hvézdy prostfednictvim hvézdného vétru a zpi-
sobuje jednak emisi v ¢afe Ha a jednak proménnost hvézdy. Zatim zname pouze nékolik
hvézd tohoto druhu (napi. o Ori E).
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5 Planetarni mlhoviny

V okoli horkych hvézd se ¢asto nachéazi velké mnozstvi mezihvézdné latky. V pripadé hmotnych
horkych hvézd se muze jednat o latku zarodecné mlhoviny, ze které hvézdy vznikly, v pripadé
horkych hvézd pozdéjsich vyvojovych stadii se jedné o latku odvrzenou béhem predchézejiciho
vyvoje. Horké hvézdy s timto mezihvézdnym prostiedim interaguji prostfednictvim latky uvol-
néné hvézdnymi vétry nebo pfi vybuchu supernovy a (predevsim) prostrednictvim ionizujiciho
zareni, které vyzaruji diky své vysoké efektivni teploté. V okoli horkych hvézd proto nalézdme
ionizované obalky, oblasti ionizovaného vodiku v piipadé hmotnych horkych hvézd, ¢i plane-
tarni mlhoviny v pripadé hvézdy, ktera pravé opustila asymptotickou vétev obrii. Vlastnosti
téchto oblasti jsou velice podobné, at jiz se v centru ionizované obalky nachazi hmotna hvézda
¢i centralni hvézda planetarni mlhoviny. My se zde budeme zabyvat planetarnimi mlhovinami,
ale m&jme na paméti, Ze nase tivahy mohou mit mnohem obecnéjsi platnost.

5.1 Zakladni vlastnosti

Planetarni mlhoviny jsou expandujici plynové obalky, v jejichz centru se nachazi jadro plane-
tarni mlhoviny, velmi horka hvézda ve vyvojové fazi mezi AGB hvézdami a bilymi trpasliky.
Béhem svého pfedchoziho vyvoje se hvézda zbavila podstatné ¢asti své hmoty a odhalila své
horké vnéjsi vrstvy, které ozaruji latku odvrzenou v pfedchozich vyvojovych fazich. Jak jsme
si ukézali v predchozi kapitole, maji jadra planetdrnich mlhovin rychly a relativné ridky vitr,
ktery interaguje s hustym a pomalym vétrem uvolnénym béhem predchoziho vyvoje ve fazi
hvézdy asymptotické vétve obri. Tato interakce je jednim z jevi, které ovliviuji tvar pla-
netarnich mlhovin. Vyvoj jader planetarnich mlhovin smérem k bilym trpaslikim je velmi
rychly. Jedné se tedy o velmi vzacné vyvojové stadium, které netrva déle nez nékolik desitek
tisic let.

Hvézdy ve vyvojové fazi mezi hvézdou asymptotické vétve obri a jadrem planetarni ml-
hoviny se nazyvaji post-AGB hvézdy. Hvézdy v této vyvojové fazi jsou chladnéjsi nez jadra
planetarnich mlhovin, nevyzaiuji dostatek zareni, které by mohlo ionizovat okolni mlhovinu.
Obalky v okoli post-AGB hvézd, budouci planetarni mlhoviny, zaii proto v disledku rozptylu
zéfeni centralni hvézdy.

Planetarni mlhoviny maji rizny tvar, mohou byt pravidelné, ale existuji i bipolarni ml-
hoviny jasnéjsi na koncich své osy, ¢i prstencové mlhoviny. Mnohé planetarni mlhoviny si
zaslouzily i své vlastni jméno (napt. Koci¢i oko, Sovi mlhovina apod.), které svédéi nejen
rozmanitosti jejich tvari, ale také o oblibé téchto objekti mezi astronomy. Pric¢iny tvarové
rozmanitosti nejsou zcela jasné a jsou v souc¢asné dobé predmétem astrofyzikalniho vyzkumu.
Neni jasné, zda riizna morfologie planetarnich mlhovin odrazi jejich vyvojovou posloupnost,
nebo zda se jedné stéle o stejny tvar sledovany pod rtznym thlem.

Hmotnosti planetarnich mlhovin se odhaduji fddové na 0,01 — 0,1 My, typickd hmotnost
centralnich hvézd je 0,6 M. Planetarni mlhoviny se rozpinaji rychlosti fadové desitek kilo-
metri za sekundu, ktera zhruba odpovida rychlosti vétru hvézdy asymptotické vétve obri.
Ionizovana latka planetarnich mlhovin ma chemické slozeni odpovidajici mezihvézdné latce,
ze které vznikla ptvodni hvézda. Kromé této ionizované latky ale v planetarnich mlhovinach
pozorujeme neutralni atomy, molekuly a prach pochazejici z vétru hvézdy asymptotické vétve
obr.

Planetarni mlhoviny zéaii diky jadru planetarni mlhoviny, transformuji ultrafialové zareni
jadra na zafeni s vétsimi vlnovymi délkami. Vzhledem k tomu, Ze jadra planetarnich mlhovin
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Obrazek 35: HR diagram s vyznac¢enou polohou vybranych centralnich hvézd planetarnich ml-
hovin. Pro lepsi orientaci jsou nakresleny vyvojové stopy hvézd riznych hmotnosti od hlavni
posloupnosti nulového staii (ZAMS) az po fazi éerveného obra (veleobra). Stopy jsou ozna-
¢eny hmotnosti hvézdy na pocatku jejiho vyvoje. Dale jsou na obrazku zakresleny vyvojové
stopy hvézd po opusténi faze obra asymptotické vétve az po bilého trpaslika. Stopy jsou ozna-
Ceny pocateéni hmotnosti hvézdy M, a hmotnosti bilého trpaslika Myr. Jadra planetéarnich
mlhovin maji podobné efektivni teploty jako hmotné hvézdy hlavni posloupnosti nebo horci
bili trpaslici. Jejich zatrivé vykony lezi mezi témito skupinami hvézd.

jsou velmi horké hvézdy s efektivni teplotou 30 000 K—200 000 K, které vyzafuji vétsinu svého
zareni v ultrafialové oblasti, je hvézdné velikost planetarnich mlhovin v optické oblasti m,,
vzdy mensi nez hvézdna velikost centralni hvézdy m,. Rozdil m, — m, je tedy vzdy kladny
a typicky dosahuje 3-4 mag, v extrémnich pripadech az 7mag. Centralni hvézdy planetarnich
mlhovin jsou tedy velmi slabé objekty a neni proto divu, Ze ve vétsiné pripadi centralni
hvézda neni znédma.

proto problém spektroskopicky odlisit planetarni mlhoviny od jinych objekti se zvlastnim
spektrem. Spektrum planetarnich mlhovin se v optické oblasti skladé z ¢etnych emisnich ¢ar,
pricemz zéafeni v kontinuu je jen velmi slabé. Mezi nejndpadnéjsi ¢ary v optické oblasti patii
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dublet zakazanych ¢ar kysliku® [O111] s vlnovymi délkami 4959 A a 5007 A, ¢ary vodiku He,
HpB, Hy a dalsi, ¢ary helia He1r 4686 A, He1 5411 A a 5876 A, zakazané cary dubletu jednou
ionizovaného dusiku [N11] 6548 A a 6584 A a cetné dalsi cary.

Zatimco spektra planetarnich mlhovin jsou si navzajem silné podobnéa, spektra jader pla-
netarnich mlhovin se lisi mnohem vice. Rozeznavame nékolik zakladnich typt spekter centrél-
nich hvézd planetéarnich mlhovin, pfi¢emz jejich rozdéleni je odvozeno od spektralni klasifikace
zativych horkych hvézd:

o Wolfiv-Rayetiv typ: hvézdy se Sirokymi emisnimi ¢arami ukazujici na silny odtok hmoty
prostrednictvim hvézdného vétru,

e typ Of ve spektru centralni hvézdy se nachazeji jak emisni, tak absorpéni ¢ary,
e typ O: ve spektru se nachézeji pouze absorpéni ¢ary,

o kontinudlni spektrum: ve spektru se nalézame pouze kontinuum bez absorpcnich ¢i emis-
nich ¢ar. V tomto pripadé je jiz zfejmé centralni hvézda bilym trpaslikem s podstatné
vySSim zafivym vykonem nez jaky maji bili trpaslici bez planetarnich mlhovin.

Centralni hvézda byva typicky spektroskopicky a fotometricky proménnou. Pfi¢iny této pro-
ménnosti nejsou doposud zcela jasné.

V nagi Galaxii zname pres dva tisice planetarnich mlhovin, coz je zhruba pétina jejich
celkového odhadovaného poc¢tu. V cizich galaxiich (pfedevsim v Mistni skupiné galaxii) je
znamo nékolikandsobné vice moznych planetarnich mlhovin, z nichz ale pouze mala ¢ast byla
potvrzena spektroskopicky. Jednim z nejlepsich atlast planetarnich mlhovin v nasi Galaxii je
katalog ceskych astronomti Perka a Kohoutka z roku 1967, ktery zavedl oznaceni planetarnich
mlhovin podle galaktickych souradnic.

5.2 Ionizac¢ni stav planetarni mlhoviny

Veskeré kratkovinné zareni centralni hvézdy je obalkou pohlceno a poté transformovano na
zéreni s delsi vinovou délkou (tento zavér se nazyva Rosselanduv teorém). To souvisi s pro-
cesem fluorescence probihajicim v planetarnich mlhovinach. Cely déj si miizeme ilustrovat na
prikladé vodikového atomu. Vzhledem k tomu, Ze prostfedi mlhoviny mé velmi nizkou hustotu,
jsou srazky v mlhoviné velmi 7idké a proto se ioniza¢ni stav podstatnym zptsobem odchyluje
od stavu LTE. Disledkem je naptiklad to, ze se témér vSechny vodikové atomy nachazeji
budto v zékladni hladiné, nebo v ionizovaném stavu. Koncentrace vodikovych atomu v ex-
citovanych hladinéch je témér zanedbatelnéd, protoze ¢etnosti zarivé nebo srazkové excitace
jsou velmi malé, ale doba Zivota excitovanych stavi je velmi kratka.

Prochézejici zafeni Lymanova kontinua proto muze interagovat predevsim s atomem vo-
diku v zékladnim stavu, dochazi k ionizaci vodiku. Pokud se po néasledné rekombinaci vrati
vodik do zékladniho stavu, je vyzaren foton Lymanova kontinua a cely proces se miize znovu
opakovat. Pokud se ale vodik po rekombinaci nevrati do zakladniho, ale do excitovaného stavu,
pak jsou misto jednoho energetického fotonu vyzareny nejméné dva fotony s nizsi energii.
Vznikly foton Lymanovy série miize byt nékolikanasobné opétovné vyzaren nebo absorbovan

6Tyto ¢ary, oznacované také jako Ny, Ng, byly pfisuzovany mytickému prvku nazyvanému nebulium a
teprve Bowen v roce 1928 ukazal, Ze se jedna o zakizané cary kysliku.
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Obréazek 36: Fluorescence v planetarni mlhoviné

a to do té doby, nez opusti mlhovinu. Fotony vyssich sérii mohou ovSem témér bez preka-
zek opustit mlhovinu, protoze se v mlhoviné v podstaté zadné atomy vodiku v excitovaném
stavu nenachézi. Dochézi tedy k transformaci puvodné vysokoenergetickych fotonti na fotony
nizkoenergetické, ¢astecné i na fotony viditelné. Opacny proces, pii kterém z vice nizkoenerge-
tickych fotont vznika jeden s vyssi energii, je nepravdépodobny, protoze se v mlhoviné témér
zadné excitované atomy vodiku nenachéazeji. Vzhledem k tomu, Ze centralni hvézda plane-
tarni mlhoviny vyzafuje témeér veskeré své zafeni v oblasti Lymanova kontinua a pouze jen
velmi malou ¢ast v optické oblasti, jsou planetarni mlhoviny ve viditelném spektru podstatné
jasnéjsi nez jejich centralni hvézdy. Cely proces fluorescence je ilustrovan na obrézku 36.

Ionizac¢ni a excita¢ni stav latky v planetarni mlhoviné lze spocitat feSenim rovnic kinetické
rovnovahy spolu s rovnici pfenosu zareni. Obecné je feSeni piislusnych rovnic mozné pouze
numericky, presto ale lze odvodit alespon priblizné vztahy charakterizujici ioniza¢ni rovnovahu
v mlhoviné. Jak jsme jiz zminovali, naprosté vétsina iontl se nachéazi v zédkladnim stavu, coz
znacné zjednodusuje nase dalsi ivahy. Pti vypoctech budeme pro jednoduchost uvazovat pouze
rekombinaci na zakladni hladinu. Ioniza¢ni stav mlhoviny je dan rovnovdhou mezi zafivou
ionizaci a rekombinaci,

< a;(v) Ni \* [ a(v) [2R03 hw
N; 4 =N, .14 —_— T duv.
i 7T/V o J, dv i1 4T (Ni-i-l) /V ) 2 + J,| e * 7 dv (77)

V prvnim priblizeni mizeme predpokladat, Ze ionizujici zafeni odpovida zafeni ¢erného télesa
o teploté T, (kterd muze byt odlisna od efektivni teploty hvézdy) opravenému o piislusny
koeficient zfedéni (23), J, = WB,(T.). Fotoioniza¢ni u¢inny prufez lze pro jednoduchost
aproximovat vztahem «; = «g/v® a za predpokladu velké vzdalenosti od centralni hvézdy
zanedbat ¢len obsahujici J, v integralu na pravé strané rovnice. Konec¢né, vezmeme-li v ivahu,
ze pro ionizujici zareni plati hv/(kT) > 1, je mozné ve jmenovateli Planckovy funkce zanedbat
jednic¢ku vzhledem k exponenté a pro ioniza¢ni rovnovahu ziskat vztah

e dy N, \" [ _wdv
N;W TR =N; - CRT—. 7
/m- R - (Nz‘+1> /u Y )

Ziskané integraly v rovnici (78) nelze vyjadrit prostfednictvim elementarnich funkci. Po-
kud je ale ¢len v exponencidle dostateéné vysoky, je mozné s vyhodou vyuzit priblizeni
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[ e /xdr ~ e */a a ziskat s uzitim Sahovy rovnice vztah

TR Y P I Y G R O 79
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V pripadé termodynamické rovnovahy W = 1 a T' = T, tento vztah vede k Sahové rovnici.
V mlhovinach je ale situace ponékud odligna, ioniza¢ni rovnovaha je uréena Sahovou rov-
nici (pro ionizac¢ni teplotu centralni hvézdy 7.) modifikovanou faktorem zfedéni W. Tento
faktor miZe byt v planetarnich mlhovindch velmi maly, az fadu 10~!%. Na druhou stranu
je velmi mala i koncentrace volnych elektront n.. V disledku toho je vétsina atomu vodiku
v ionizovaném stavu a ionizacni pomér ¢ini zhruba N, /N7 = 1000.

Polomér obalky ionizovaného vodiku 7y, 1ze odhadnout za predpokladu, Ze pocet ionizu-
jicich fotoni N; je roven poc¢tu rekombinaci vodikovych atomu v mlhoviné,

© 4rR2F, 4
Ny = /V T = ?TI%III”HHRHH’ (80)

1
kde Ry ~ ne je Cetnost rekombinace ionizovaného vodiku, nyg,;, n. je koncentrace ionizova-
ného vodiku a volnych elektroni. Polomér obalky ionizovaného vodiku, Stromgrentiv polomér,
je tedy amérny ry, ~ (Ny/ (nHHne))l/ ®_V pifpadé planetéarnich mlhovin dosahuje typicky
desetin parseku.

Obrézek 37: Ioniza¢ni struktura kysliku v planetarni mlhoviné

vvvvvv

mohou nachazet v riznych stupnich ionizace. Vypocty ukazuji, ze v daném misté mlhoviny
prevazuje vzdy pouze jeden z ionizacnich stupiii. Vzhledem k tomu, Ze polomér ionizované
obélky roste s klesajicim stupném ionizace (integral f:o F,/vdv v rovnici (80) roste s klesaji-
cim v;), ionty s nejvyssim ioniza¢nim stupném nalézéame v blizkosti samotného jadra planetarni
mlhoviny, ionty nizsich ioniza¢nich stupni nalézame dale od jadra. Vnitini ¢asti planetarnich
mlhovin maji proto slupkovitou strukturu, piikladem muze byt rozlozeni ioniza¢nich stupni
kysliku na obrazku 37. Spektralni ¢ary vznikaji pfi vazanych prechodech konkrétnich iontt,
proto zavisi velikost planetarni mlhoviny na ¢afe ve které mlhovinu studujeme. Cim je vétsi
ioniza¢ni potenciél iontu zodpovédného za danou spektralni ¢aru, tim je také mensi polomér
planetarni mlhoviny v dané spektralni cére.
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5.3 Vznik zakidzanych ¢ar ve spektru planetarni mlhoviny

Zakazané Cary narusuji nékteré z vybérovych pravidel pro pfechody mezi vazanymi stavy
iontu. Prechod odpovidajici zakdazané cére je proto velmi nepravdépodobny, sila oscilatoru
prislusného prechodu je o nékolik Ffadi mensi nez v pripadé povoleného prechodu. Zakazané
¢ary proto byvaji typicky nepozorovatelné, presto ale v piipadé planetarnich mlhovin je emise
v zakdzanych ¢arach velmi silna. Jak je to mozné?

Proto, aby intenzita dané zakazané ¢ary byla dostate¢né silnd, musi byt splnéno nékolik
nutnych podminek. Pokud by existoval povoleny piechod z horni hladiny odpovidajici dané
zakdzané ¢are, potom by se pfechod z horni hladiny uskutec¢nil prostifednictvim podstatné
pravdépodobnéjsiho povoleného prechodu a intenzita zakazané ¢ary by nikdy nedosahla in-
tenzity povolené ¢ary. Prvni podminka pro intenzivni povolené pfechody proto zni, Ze horni
hladina odpovidajici danému prechodu musi byt metastabilni.

Ptechod iontu z dané metastabilni hladiny se nemusi uskutec¢nit pouze zarivymi procesy,
ale také procesy srazkovymi. Pokud budou srazkové prechody cetnéjsi, pak zakidzana cara
nedosahne intenzity odpovidajici povolenym caram. Pfechody spontanni deexcitace tedy musi
byt cetnéjsi nez srazkové prechody,

gj h,Vij C

nj47r > njneri(T). (81)
Z této nerovnosti vyplyva dalsi podminka pro intenzivni zakdzané ¢ary, podle které musi byt
prostiedi dostate¢né ridké, koncentrace volnych elektrontt musi spliovat podminku

ne K gt (ﬁf % (82)

gi \ € Qi

Veli¢ina na pravé strané nerovnice se nazyva kritickd koncentrace. Pro typické zakazané ¢ary
jeji hodnota ¢&ini 102 — 108 cm~2. Vzhledem k tomu, Ze koncentrace volnych elektronti v pla-
netarnich mlhovinach dosahuje zhruba 10* cm ™3, je tato podminka pro mnohé zakazané ¢ary
splnéna.

Atom nebo iont nachazejici se v metastabilni hladiné muze absorbovat zafeni a prejit na
vyssi hladinu bez vyzareni fotonu v zakdzané ¢are. Dalsi podminkou pro vznik zakazanych
car tedy je, aby stfedni intenzita zareni v mlhoviné byla dostatecné slaba.

Otéazkou ale zistava, jakym zpisobem se iont do metastabilntho stavu dostane. Jednim
z téchto zpusobu je zfejmé rekombinace. V mnohych pripadech se ale ukazuje, Ze rekombinace
neni jedinym procesem, béhem kterého dochazi k obsazovani metastabilnich hladin. Druhym
takovym procesem je srazkova excitace. V planetarnich mlhovinadch se nachézi dostatecné
mnozstvi volnych elektront (vznikajicich predevsim pii ionizaci vodiku), které od ultrafialo-
vého zéafeni ziskaly dostatecnou energii pro excitaci ionti do metastabilnich hladin. Srazky
s volnymi elektrony proto musi probihat dostate¢né casto, aby byly obsazeny metastabilni
hladiny, ale ne natolik ¢asto, aby prevazila srazkova deexcitace metastabilnich hladin. Pro
prechod do metastabilni hladiny plati rovnice kinetické rovnovahy mezi srazkovou excitaci a
deexcitaci a spontanni deexcitaci s vyzarenim fotonu v zakézané cafte,

nineQij (T) = njneri(T) + anji~ (83)
S vyuzitim vztahu (42) mezi srazkovymi u¢innymi prifezy je mozné pro podil koncentraci
iontd v metastabilni a zakladni hladiné napsat

n; ner,- (T) n; *
- = —= | . 4
n; neri (T) + Rji n; <8 )
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Tento vztah v piipadé, ze srazky dominuji, n.;;(T") > Rj;, vede ke vztahu odpovidajicimu
termodynamické rovnovaze, k Boltzmannovu rozdéleni. Naopak v opa¢ném piipadé zanedba-
telné srazkové rekombinace jiz nebude excita¢ni rovnoviha odpovidat stavu termodynamické

rovnovahy,

*

My nelyi(T) (ny (85)
n; Rj' n;

Pocet vyzarenych fotont v zakidzané ¢afe z jednotky objemu n;R;; = n;ne$2;(T) je proto

roven poc¢tu srazkovych excitaci a neni zavisly na sile oscilatoru dané ¢ary. V nasem piipadé

se intenzita malo pravdépodobnych zakazanych ¢ar muze vyrovnat intenzité ¢ar povolenych.

jsme zde naznacili, proto je mozné divéryhodnéjsi predpovéd jejich intenzity ziskat az feSenim
rovnic kinetické rovnovahy a pripadné rovnice prenosu zafeni. V kazdém piipadé jsou zakazané
¢ary pro planetarni mlhoviny typické a jsou vhodnym prostiedkem jak planetdrni mlhoviny
nalézt a sledovat.
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