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Abstrakt:

V predloZené praci studuji mezihvézdné prostiedi ve smeéru hvézdy BD +53 2820. V prvni
¢asti je ¢tenaf sezndmen se zdkladnimi fakty o mezihvézdné latce, o historii jejtho objevu
a o jejich riznych podobéch. V druhé ¢asti je vysvétlen mechanismus vzniku spektralnich
¢ar a popsdny faktory, ovliviiujici jejich tvar. Ve tieti kapitole je popsdn postup zpraco-
vani zadaného dkolu: identifikace jednotlivych spektralnich Car, zjiSténi posuvu vinové
délky stfedu ¢ary a vypocet radidlni rychlosti. Podle poctu skupin radidlnich rychlosti je
odhadnut pocet oblakli mezihvézdné latky mezi Zemi a hvézdou.

Klic¢ova slova: Mezihvézdna latka, BD +53 2820, radidlni rychlosti

Abstract:

In the present work I study the interstellar medium in the direction of the star BD +53 2820.
In the first section I summarize the fundamental facts about the interstellar medium, about
the history of it’s discovery and about it’s diverse forms. The mechanism of formation
of spectral lines and factors, affecting their shape, are described in the second section.
The procedure of project processing is described in the third section: spectral lines iden-
tification, shift of the wavelength of the centre of the spectral line determination and the
computation of the radial velocity. Number of interstellar clouds between the Earth and
the star is estimated according to number of groups of radial velocities.

Keywords: Interstellar medium, BD +53 2820, radial velocities
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Kapitola 1

Mezihvézdna latka

Informace pro tuto kapitolu jsem cerpala z [12],[8],[7],[13] a [18].

1.1 Uvod

O mezihvézdné latce zacali védci uvazovat jiz v 19. stoleti, ov§em trvalo pomérné dlouho,
neZ byla jeji existence odbornou komunitou uznana. Metody vyzkumu se ¢asto velmi
lisily. Mezi prikopniky patfili napfiklad E. E. Barnard, zkoumajici temné mlhoviny, a
J. E. Hartmann, ktery u spektroskopické dvojhvézdy 6 Orionis objevil tizkou stacionarni
spektrdlni ¢aru véapniku. Existenci mezihvézdné litky odvodil na zdkladé statistického
studia rozloZeni hvézd i némecky astronom Franz Wolf. Posledni pochyby potom roz-
ptylil R. J. Triimper svym vyzkumem otevienych hvézdokup. Peclivou analyzou zavis-
losti jejich jasnosti a thlovych rozmérd na vzdalenosti dosel k zdvéru, Ze primérna me-
zihvézdna extinkce Cinf priblizné 0,5 mag na jeden kiloparsek.

Dnes diky vyspélej$im pristrojim a zejména druZicim, sledujicim vesmir mimo vliv
zemské atmosféry, o existenci mezihvézdné latky asi nikdo nepochybuje. Zndmé jsou
predevs§im detailni snimky z Hubbleova vesmirného dalekohledu.

A¢ mé mezihvézdnd latka velmi nizkou hustotu (v pozemskych podminkéach odpo-
vida spiSe vakuu), jeji hmotnost dosahuje pfiblizné 10 % hmotnosti hvézd v Galaxii. Jeji
rozloZeni neni homogenni, vyskytuje se oblacich, které se nejcastéji vyskytuji v roviné
Galaxie a podél spirdlnich ramen. Zfetelné je to zejména pfi pohledu na Mlé€nou dréhu,
kde se v urcitych mistech objevuji temnd mista bez hvézd — oblaka prachu, pohlcujici
témeéf vSechno prochazejici svétlo.

Pokud hovofime o mezihvézdné latce, vybavi se ndm nejcastéji mezihvézdny plyn
¢i prach, k nim ale jesté fadime planetarni mlhoviny, zbytky po supernovach, kosmické
zéfeni Ci galaktické magnetické pole. Naopak temnou hmotu a temnou energii k me-
zihvézdné latce nepocitame. O nékterych formach mezihvézdné hmoty a o metodach
jejtho vyzkumu se zminim v nésledujicich odstavcich.



1.2 Mezihvézdny plyn

woev s

Mezihvézdny plyn se sklada ze smési atomi a molekul; nejCastéjsim prvkem je zde jed-
noznacné vodik (70 % hmotnosti) a helium (28 %), na t€zsi prvky ptipadd méné nez 2 %.
Teplota a hustota jednotlivych oblakii se znacné lisi — teplota od desitek az po miliony
kelvind, hustota se pohybuje mezi 1072 gem™—3 a 10718 gem 3.

V zévislosti na teploté uvnitt oblaku vétSinou prevazuji bud’ atomy, nebo molekuly.
Jednotlivé formy mezihvézdné latky, o kterych zde pisu zvlast’, se samoziejmé prolinaji,

interaguji a mohou se ménit jedna v druhou.

1.2.1 Mezihvézdné molekuly

Prvni mezihvézdné molekuly (napt. CH, CH" a CN) byly objeveny uZz na konci 30. let
20. stoleti, protoze jejich absorpéni ¢ary se vyskytuji ve viditelné Casti spektra. Vyskyt
mnohych dalsich byl ale potvrzen az v 70. letech, kdy se na obéZnou drahu Zemé dostaly
prvni satelity a umoznily tak pofizovat spektra v ultrafialovém oboru elektromagnetic-
kého zareni. Byl detekovan molekuldrni vodik Hy, ktery (narozdil od nékterych dalSich
molekul) nezari v radiové oblasti.

Mezihvézdné molekuly mohou byt jednoduse disociovany ultrafialovym zafenim,
proto jejich oblaky vétSinou nachdzime chrdanéné prachem, ktery toto zdfeni rozptyli.

v 2

Pravé v disledku absorpce a rozptylu na prachovych cCasticich je ale obtizné detekovat
spektrdlni ¢ary molekul. Proto se pro vyzkum rozlozeni molekuldrnich oblakt v Gala-
xii vyuziva radioastronomie; konkrétné ¢ary CO (2,6 mm), vznikajici pfechodem mezi
rotanimi stavy J =1 — 0.

Molekulovy plyn se obvykle vyskytuje v samostatnych oblacich rtiznych velikosti —
od obrovskych s hmotnosti pfiblizné 10° M, a koncentraci vodiku fadové stovek &dstic
na cm® po mensi husté oblasti s hmotnosti pohybujici se mezi 0,3 — 10> M, a kon-
centracemi pfiblizné 10* — 10° &4stic na cm?>. ProtoZe je vnitfek oblaku chranén pied

dopadajicim zdfenim, je obvykle velmi chladny (10 — 20 K).

1.2.2 Formovani mezihvézdnych molekul

V molekulovych oblacich se Casto vyskytuji i dosti slozité molekuly, u nichz nékdy neni
jednoduché zjistit, jak mohly v extrémné fidkém prostfedi vzniknout. UvaZuje se o dvou
zpusobech, jakym mohou molekuly v mezihvézdném prostiedi vznikat.

Neékteré reakce probihaji v plynné fazi, coZ na né€ klade jistd omezeni. V disledku
velmi malé koncentrace Castic Ize vyloudit vSechny reakce tif ¢astic (mald pravdépodob-
nost srazky). Déle je tfeba, aby reakce byly exotermické a aby mohly probihat bez dodani
aktivacni energie. Tyto podminky spliuji zejména reakce typu iont — neutrdlni cdstice
a nékteré dalsi typy reakcei, v drtivé vétSiné piipadi je ovSem alespori jeden z reaktantt
elektricky nabity [10].



Druhym typem reakci v mezihvézdném prostfedi jsou reakce na povrchu mezihvézd-
ného prachu. Ten plisobi jako katalyzator, protoZe na jeho povrchu se miize jedna Castice
uchytit a ,,Cekat” na dalSi. Reakce na povrchu hraji vyznamnou roli pfi vzniku mole-
kuly Hj. Pfi slucovani vodikovych atomi v plynné fazi by totizZ musel vyzafit foton od-
povidajici zakdzanému prechodu, a proto je tato reakce malo Casta. Pfi reakci vodiku
v zékladnim a excitovaném stavu je vyzafen foton odpovidajici povolenému pfechodu,
ale excitovanych atomd je v mezihvézdné latce malo, proto je tato reakce zanedbatelna
v porovnani s katalytickymi reakcemi na povrchu prachovych zrnek. [9]

Byly vypracovéany rozsahlé sité reakci, které vysvétluji pozorovani nékterych slou-
¢enin ve mezihvézdné latce. MiiZeme je najit online na strdnce http://www.udfa.
net/ [17].

1.2.3 Oblasti neutralniho vodiku

V mezihvézdném prostiedi miZeme Casto nalézt oblaka chladného vodiku (7T ~ 100 K).
V takto chladném plynu je vétSina atomu v zdakladnim stavu. Pfi pfechodech do tohoto
stavu ze stavu excitovaného vyzafuje vodik na vinovych délkdch Lymanovy série (leZi-
cich v UV casti spektra). Pri prechodu z prvniho excitovaného stavu do stavu zédklad-
niho vznikéd zndmd &ra La s vinovou délkou 1216 A. V chladnych oblastech s teplotou
okolo 80 K se nachazi vétsina atomt v zdkladnim stavu. Vodik v disledku hyperjemného
rozstépeni zdkladni hladiny zaf{ na vinové délce 21 cm (viz kap. 2.3), proto se vyzkum
oblasti neutrdlniho vodiku provadi v radiovém oboru. Narozdil od pozorovéni v kratSich
vlnovych délkach, kde pozorujeme zejména absorpéni Cary ve spektrech hvézd a kde tu-
diz mizeme studovat mezihvézdnou latku pouze ve sméru hvézd, se radioastronomové
nemusi omezovat a mohou pozorovat v kterémkoliv sméru.

1.2.4 Oblasti ionizovaného vodiku

sy s

Velmi horké hvézdy (typ O a B) a mladé hvézdy silné z&f{ v ultrafialovém oboru spektra.
Fotony pak maji dostatek energie na ionizaci atomu vodiku v zdkladnim stavu (minimalné
13,6 eV). Ionty vodiku pak zpétné rekombinuji s volnymi elektrony. Po rekombinaci
se nemusi nachdzet v zdkladni hladin€ a postupné deexcituji a produkuji emisni Cary
ve viditelné ¢asti spektra. My pak miiZzeme pozorovat emisni mlhoviny, jako napiiklad
IC 1396 na obr. 1.1.

Dansky astronom Bengt Stromgren ukéazal, Ze polomér oblasti Rs ionizovaného vo-
diku s koncentraci ng okolo hvézdy se zarfivym vykonem v ultrafialové oblasti Lyy je

Umérny vztahu
Rs ~ v/ Luy ny*. (1.1)



Obrazek 1.1: Emisni mlhovina IC 1396 (¢) Kent Wood

1.2.5 Planetarni mlhoviny

Hvézdy, patfici do asymptotické vétve obri, ztraceji svou hmotu v disledku silného
hvézdného vétru (az 107° M., za rok) a pulzacemi, pii kterych postupné odhodi svou
obalku. Hvézda obohati mezihvézdné prostiedi o latku o hmotnosti az 0,5 Mg, vCetné
prvki tézsich nez helium a rdznych molekul (véetné sloZitych organickych).

Odhozena latka (planetdrni mlhovina) je ionizovana ultrafialovym zafenim zbytku
hvézdy — horkého bilého trpaslika — a ve viditelné Casti spektra vyzafuje emisni ¢ary rtiz-
nych prvki, vetné zakdzanych pirechodt nékterych ionizovanych atomt. Emisni ¢ary na
vlnové délce 500,7 nm (dvakrat ionizovany kyslik) pozorovali astronomové uz v 19. sto-
leti. JelikoZ tuto spektrdlni ¢aru na Zemi nikdo nepozoroval, domnivali se, Ze objevili
novy prvek, ktery nazvali nebulium.

Planet4rni mlhoviny se rozpinaji a po nékolika desetitisicich let se rozplynou do okol-
niho prostoru. Pouze ¢ést planetdrnich mlhovin m4 ocekdvatelny kruhovy tvar. PfiCina
nepravidelného tvaru zatim neni zcela zfejmd. MlZe byt zpiisoben napiiklad gravitanim
pisobenim planety nebo druhé slozky dvojhvézdy, nebo magnetickym polem.

Planetarni mlhoviny za sviij ndzev vdéci astronomim 19. stoleti. V tehdejsich dale-
kohledech totiz vypadaly jako planety Slunecni soustavy Uran a Neptun [12].

1.2.6 Zbytky po supernovach

Supernovy délime na nékolik typa:

v,

o Ia — nejjasnéjsi supernovy, které se pouzivaji na urovani vzdalenosti galaxii (maji
pokazdé prakticky stejnou svételnou kiivku). K vybuchu dochdzi pravdépodobné
v tésnych dvojhvézdach, kde je pfeniSena latka na bilého trpaslika. Ve chvili, kdy
jeho hmotnost piekroci 1,3 Mg, se v elektronové degenerované hvézde zapali ter-



monukleédrni reakce a hvézda vybuchne. Materidl se pak rozlétne do okolniho pro-
storu rychlosti a7 10*kms~!. Ve spektru supernov typu Ia chybi &ira vodiku, nao-
pak velmi silnd je ¢ara jednou ionizovaného kfemiku Si II.

e Ib, Ic — pfic¢inou vybuchu je pravdépodobné gravitaéni kolaps jadra hmotnych
hvézd, které ukoncily svij jaderny vyvoj a maji Zelezné jadro. Supernovy typu
Ib a Ic zfejmé vznikaji v t€snych dvojhvézdach, pifipadné jsou vysledkem vyvoje
WR hvézd. Ve spektru téchto supernov se nevyskytuji ¢ary vodiku, u typu Ib je
vyrazna ¢ara neutrdlniho helia He I, u typu Ic se nepozoruji ¢ary ani Si II, ani He 1.

Absolutni hvézdna velikost je mensi nez u supernov typu la cca o 2 magnitudy.

e II - k vybuchu nejspise dochédzi zhroucenim velmi hmotnych hvézd. Tyto hvézdy
maji na konci svého vyvoje hmotné Zelezné jadro. Pokud jeho hmotnost pfesdhne
kritickou hmotnost, vnitini ¢ast hvézdy se zhrouti do neutronové hvézdy. Ve zbytku
hvézdy vznikne rdzova vlna a obal hvézdy je odmr$tén do okolniho prostoru, ktery
obohacuje o t€Zké prvky.

Na misté vybuchu supernovy typu II by se mél vyskytovat pulsar — rychle rotujici
neutrovova hvézda se silnym magnetickym polem. Spektra supernov typu II se

vyznacuji piitomnosti ¢ar vodiku.

Vv,

Supernovy obohacuji mezihvézdné prostiedi o prvKy tézsi nez helium. Jsou také dulezité
pfi formovani novych hvézd — rychle se pohybujici vymrstény materidl se totiZ srazi
s mezihvézdnou latkou, zahust'uje ji a zahfiva na teplotu nékolika milioni kelvini. Nové
hvézdy samoziejmé mohou zacit vznikat aZ po vychladnuti plynu.

1.2.7 Koronalni plyn

Korondlni plyn je velmi horky a fidky (T ~ 10° K, n ~ 103 &astic/m®) a podob4 se
latce v korénach hvézd. Zaii zejména v kratkovinné oblasti spektra, kde byly nalezeny
napiiklad intersteldarni ¢ary pétkrat ionizovaného kysliku. Pivod m4 ziejmé ve vybusich
supernov.

Korondln{ plyn se jen velmi pomalu ochlazuje, coZ je zpisobeno zejména nizkou
koncentraci, a protoZe je ionizovany, je jeho pohyb uréovin galaktickym magnetickym
polem.

1.3 Mezihvézdny prach

Zrnka mezihvézdného prachu vznikaji ve hvézdném vétru, ktery se do prostoru dostdva
predevsim z chladnych hvézd v pozdni fazi vyvoje. Unikajici materidl je zpocatku pfilis
horky, neZ aby v ném mohly vznikat molekuly, ale s rostouci vzdalenosti klesd hus-
tota i teplota plynu. Jakmile nastanou prihodné podminky, zacnou se atomy slucovat do
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molekul — zarodkt prachovych Castic. Ty se nasledné shlukuji a zrna rostou. Ve velké
vzdélenosti od hvézdy je hustota tak nizkd, Ze rist zrn prakticky ustava.

Destrukce ¢asteCek mezihvézdného prachu nastava disociaci kratkovinnym zarenim
nebo ndrazem velmi rychle se pohybujicich atomt, které vétSinou vznikaji pfi vybuchu
supernovy. Vlna takovych ¢dstic miZe zniCit zrna prachu v oblaku o hmotnosti fadové
nékolika stovek hmotnosti Slunce.

Mezihvézdny prach ma vyznamny podil na mezihvézdné extinkci a polarizaci za-
feni prichazejiciho z hvézd. Diky témto projevim byla na pocétku 20. stoleti potvrzena
existence mezihvézdné latky.

Polarizace zafeni je zpusobena tim, Ze ¢dsteCky prachu nejsou zcela sférické, ale
jsou prodlouZené, a tic¢inkem slabého galaktického magnetického pole jsou jejich osy ro-
tace CésteCné usporddany. Ve sméru prodlouzeni rozptyli vice svétla neZ kolmém. S me-
zihvézdnou extinkci souvisi nejen ibytek svétla ve sméru urCité hvézdy, ale také detekce
rozptyleného svétla. V nékterych piipadech miizeme rozptyl na Casticich prachu obdivo-
vat ve formé reflexnich mlhovin s typicky modrou barvou- viz obrdzek 1.2.

O sloZeni mezihvézdného prachu se dozvidame zejména ze spekter v infracerveném
oboru, kde prach emituje vlastni zafeni — pohlcuje svétlo v ultrafialovém oboru, zahtfiva
se a nasledné vyzatuje ve vétSich vlnovych délkdach. Diky tomu muzeme pozorovat pra-
chové oblaky i mimo smér zéfeni néjaké hvézdy.

Obrézek 1.2: Reflexni mlhovina Bumerang PGC 3074547, pfevzato z [1]
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1.4 Magnetické pole a kosmické zareni

Na piitomnost galaktického magnetického pole ukdzal objev linedrni polarizace svétla
hvézd (viz kap. 1.3). Magnetické pole ptisobi na vSechny ¢éstice s ndbojem Lorentzovou
silou. Ovliviiuje tak ionizované atomy a molekuly, stejné jako kosmické zdfeni. Intenzita
galaktického magnetického pole se da zjistit pomoci tii metod, zaloZenych na ti{ ruz-
nych jevech — Zeemanové jevu (rozStépeni elektronovych hladin v magnetickém poli),
Faradayové rotaci linedrné polarizovaného radiového signalu a synchrotoronovém zareni
relativisticky se pohybujicich elektronil. VSechny metody se pouZivaji v radiovém oboru
spektra.

Mezihv&zdny prostor je prostoupen také nabitymi ¢dsticemi riznych energii. Cdstice
v blizkosti Zemé s energii do 0,1 GeV vétsinou pochdzeji ze Slunce. Cstice ze vzdale-
nych zdrojd ale maji energie i o nékolik fadd vyssi.

1.5 Vznik novych hvézd

V oblastech, kde je mezihvézdna latka chladna a husta, Casto vznikaji nové hvézdy. Je-
jich hustota je mnohem vys§i nez hustota mezihvézdného prostfedi, proto latka musi
projit enormnim stlaenim. Proti gravitatnimu smr$t’ovani ov§em plisobi mnoho vlivi,
které musi byt prekondny. Mezi né patii naptiklad gradient tlaku plynu, magnetické pole,
turbulentni pohyby castic a zejména rotace.

Aby se mohl oblak zhroutit, musi jeho hmotnost pfesdhnout Jeansovu kritickou hmot-

nost
3 SkT \°
My =4 —— 1.2
! \/4ﬂp (GumH> (2

kde p je hustota oblaku, T jeho teplota, u stfedni molekulovd hmotnost a my hmotnost
vodiku.

Impulzem k pocéatku zhust' ovani mize byt napiiklad vybuch supernovy a ndsledna
razova vina, prichod oblaku hustotni vlnou v rameni spirdlni galaxie, nebo nepruznd
srazka dvou galaxii. Pfebytecného momentu hybnosti pfi kontrakci se mize formujici
se hvézda zbavit vytvorenim akrecniho disku, takZe protohvézda v centru miiZe rotovat
pomaleji a déle se vyvijet.

1.6 RozloZeni mezihvézdné latky v Galaxii

Nejvétsi mnozstvi mezihvézdné latky miZeme nalézt v roviné Galaxie, v disku, ktery pii
poloméru piiblizné 25 kpc ma tloust’ku pouze asi 250 pc. Ani zde vSak nenf l4tka rozlo-
Zena rovnomérné — nalézame vzajemné oddelend mracna, hustota latky v mezihvézdném
prostoru je také vyrazné vyssi ve spirdlnich ramenech.
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1.7 Mezigalakticka latka

Také prostor mezi galaxiemi je vyplnén latkou — velmi horkym a fidkym plynem (s hus-
totou priblizné 1 atom na metr krychlovy). Mezigalakticka latka neni homogenni a i zde
miZeme nalézt oddélend mracna, tvofend zejména ionizovanym vodikem a heliem, pouze
s nepatrnym podilem téZ§ich prvkd. Mezigalakticka latka se projevuje zafenim v rentge-
nové oblasti, Uzkymi absorpnimi ¢arami vodiku ¢i napiiklad mnohokrét ionizovaného

kysliku, pozorovanymi ve spektrech kvasarg.

1.8 Mezihvézdna extinkce

Mezihvézdna extinkce vznika rozptylem ¢i absorpci svétla hvézd na rizné velkych Cas-
ticich mezihvézdné latky. Jeji vliv silné z4visi na vinové délce zafeni a na velikost roz-
ptylujicich ¢dstic. UCinny prifez Castice s prifezem S miZeme popsat vztahem

o(1) = f(1)S. (1.3)
Podle vzhledu funkce f(A) rozdélujeme rozptyl na tfi typy:

e Thompsonuv rozptyl

Rozptylujici ¢4stice jsou mnohem mensi neZ vinova délka zareni (napf. elektrony),
rozptyl tedy na vinové délce nezévisi. Funkce f(A) je tedy konstanta.

e Raileghuv rozptyl
Velikost shluki rozptylujicich molekul je srovnatelnd s vinovou délkou prochézeji-
ciho zareni. Molekuly pohlti foton, ktery nasledné vyzaii do jiného sméru. Funkce
J@A)~ 2%

e Mieuv rozptyl
Obecnd teorie rozptylu zdfeni na sférickych C4sticich. Pro ¢astice mezihvézdného

prachu s rozméry 0,1 — 1 um a svétlo ve viditelném oboru je funkce f(A) dmérnd
AL

V disledku mezihvézdné extinkce je tok zafeni zeslaben podle vztahu
I=1Ie ", (1.4)

kde Iy je tok zarfeni u hvézdy, I je pozorovany tok a T opticka tloust’ka. Latka je opticky
tenkd, pokud 7 < 1, naopak pfi T > 1 je opticky tlustd. Optickou tloust'’ku ve sloupci
o zdkladné 1 m? a vy3ce & miZeme spoéitat ze vztahu

h
1::/ nods, (1.5)
0

kde o je ucinny prifez a n je koncentrace Céstic.
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Kapitola 2
Spektralni cary

V této kapitole jsem Cerpala z [3].

2.1 Spektroskopie

Svétlo z hvézd, které k ndm prichézi, obsahuje fotony téméf vSech vinovych délek. V ur-
¢itém priblizeni zaii hvézdy jako absolutné cerné téleso. Hustotu toku zafeni miZeme
popsat Planckovym zdkonem

v? hv

2 exp(hv/kT)—1’
kde v je frekvence zafeni a T je teplota zaficiho télesa.

Pomoci hranolu ¢i difrakéni miizky mizZzeme svétlo rozlozit do jednotlivych sloZek.
Tim ziskdme spektrum sledovaného objektu, neboli zdvislost intenzity zafeni na jeho
frekvenci. V hranolu je rychlost svétla pro kazdou vinovou délku jind a na rozhrani se
proto rtizné vinové délky lamou pod jinym dhlem.

Na difrakéni miizce monochromatické svétlo po odrazu interferuje a pouze v tzv. ma-
ximech interferuje konstruktivné. Vzdalenost maxim od stfedu zdvisi na vlnové délce,
proto se vlny rdznych vlnovych délek zobrazi na jiné misto a my ziskame spektrum.
Dnes je tato metoda vyuZivangjsi.

Spektrum hvézdy nevypada presné jako Planckova funkce. Nalezneme v ném mnoho
absorpcnich a emisnich spektrdlnich Car, které mohou vznikat jak v atmosféfe hvézdy
samotné, tak v prostoru mezi hvézdou a Zemi. K absorpci dochazi napiiklad v situaci,
kdyZ atom ¢i molekula pohlti foton, ktery excituje elektron do hladiny s vyssi energii,
pfipadné pfi dostate¢né velké energii elektron z atomu unikne a vznikne kladné nabity
iont.

Naopak emitovén je foton napfiklad v prfipadé€, Ze elektron rekombinuje (opét se
sloud¢i s kladné nabitym iontem), pifipadné pokud sestoupi do hladiny s niZsi energii.
Fotony jsou vyzatovany také pfi nékterych chemickych reakcich.

By(v,T)=2x 2.1
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2.2 Atomové spektralni ¢ary

Z kvantové teorie vyplyvd, Ze energie vazanych stavl je kvantovdna. Spektrdlni Cary
v atomech vznikaji pfi pfechodu elektroni mezi hladinami energie, které jsou diskrétni,
takZe vyzarené ¢i pohlcené fotony nemohou mit libovolnou vinovou délku. Tu miiZzeme
pomoci kvantové mechaniky spocitat a ¢aru v naméfeném spektru identifikovat. Vy-
sledny tvar spektralni ¢ary ovliviiuje nékolik faktorti a jeho presnym rozborem miiZeme
ziskat predstavu o prostiedi, ve kterém spektralni ¢ara vznikla (napr. teplota, koncentrace
Castic).

Spektralni ¢ary izolovaného atomu nejsou nekonec¢né uizké, ale v disledku Heisenber-
gova principu neurCitosti maji svij pfirozeny — Lorentzovsky — profil. Ten muze byt
ovlivnén jesté Dopplerovym rozsifenim a srdZkami, pfipadné rotaci hvézd.

Dopplerovo rozsiteni vznikd v disledku tepelného pohybu atomt v plynu. V me-
zihvézdném prostfedi s malou koncentraci ¢éstic je tento mechanismus ve vétSiné pii-
padd dilezitéjsi nez rozsiteni srazkami. Maxwellovo rozloZeni rychlosti atomi v plynu
vede na Gaussovsky profil ¢ary

22
AZkT

B 2
0 = o eXp[ (A4) } , (2.2)

kde b je polositka Cary a da se vyjadfit jako b* =

; Ao je stied spektrdlni Cary,
AA odchylka od stiedu Céry, k Boltzmannova konstanta, T teplota plynu a M hmotnost
atomu.

2.3 Rotacni a vibracni spektra molekul

Molekuly mohou stejné jako atomy vyzafovat nebo pohlcovat fotony diky prechodim
elektronii mezi hladinami energie. Mimo to ale jesté rotuji a vibruji (rotacni spektra
ovSem pozorujeme pouze u molekul s elektrickym dip6lovym momentem). Tyto pohyby
jsou kvantovéany, a proto pfi zméné rota¢niho ¢i vibracniho stavu také vyzatuji ¢i pohl-
cuji energii. Teoreticky vypocet vinovych délek vibracnich a rotacnich spektralnich car
molekuldch jsou navic rotace a vibrace svazany. Rota¢ni a vibracni spektra se pozoruji
v mikrovinném, resp. infraerveném oboru spektra, kde vytvareji husté série Car, které se
ve spektroskopech s nizs§im rozliSenim jevi jako pdsy.

2.4 Hyperjemné rozstépeni zakladni hladiny v atomu vodiku
V roce 1944 Hendrik van de Hulst predpovedél, Ze na vinové délce 21 cm bude moZné

detekovat zafeni neutralniho vodiku, coZ se podafilo roku 1951 astronomim Ewenovi
a Purcellovi z Harvardské univerzity.
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Interakce mezi magnetickymi momenty eletronu a protonu vede k rozstépeni zdklad-
niho stavu elektronu na dvé velmi blizké hladiny s rozdilem energie 6 - 10~ eV. Jedna
hladina odpovid4 elektronovému spinu paralelnimu k protonovému spinu, druhd — niZsi
— antiparalelnimu. V latce s vétsi hustotou dochéz{ k prechodu v dusledku srazek. Za-
fivy prechod je velmi malo pravdépodobny, presto v fidkém mezihvézdném prostiedi je
dostatek Casu na pfechod elektronu z metastabilniho stavu do stavu stabilniho.

Objev zafeni na této vlnové délce bylo pro astronomii velmi dulezité, protoZe umoz-
nilo mapovani vyskytu oblaki neutrdlniho vodiku a pomoci toho objev spirdlni struktury
nasi Galaxie.

2.5 Zareni v radiovém oboru

Pfi volné-volnych prechodech volné elektrony nerekombinuji s atomy, pouze v jejich
elektrickém poli zméni rychlost. Z teorie elektromagnetického pole plyne, Ze pokud na-
bita ¢astice zrychluje (méni velikost nebo smér rychlosti), vyzatuje elektromagnetické
zareni. Volné-volné prechody nejsou kvantovany, proto v radiovém oboru pozorujeme
spojité zareni. Z pozorovani radiového kontinua 1ze odvodit koncentraci elektrond v ur-
¢itém sméru.

Mimo zareni kontinua miZeme v radiovém oboru pozorovat i spektrdlni cary. Kromé
jiz zminovanych (neutrdlni vodik, oxid uhelnaty), Ize detekovat i spektrdlni ¢ary vzniklé
pfechody mezi velmi vysokymi hladinami atomd. Napiiklad ve vodiku pfi pfechodu
z hladiny s hlavnim kvantovym ¢islem n = 100 o jednu hladinu vy§ vznikne zafeni s vl-
novou délkou 4,5 cm. Hladiny s takto vysokym n maji uz témef makroskopicky polomér:
pro n = 100 je Bohrdv polomér 5,3 - 10~ m. Elektrony se mohou nachazet v takto vy-
sokych hladinich, jen pokud je jejich polomér mensi nez primérnd vzdalenost Castic
v plynu.

2.6 Vzhled spektralni ¢ary
Dle [14] mlizeme dCinny prifez vdzané-vazanych prechodil vyjadrit jako

e?

(O —

f -0 (2.3)

meC

Zde je e elementdrni ndboj, m, hmotnost elektronu, ¢ je rychlost svétla, f sila oscilatoru,
kterou je mozné spocitat pomoci kvantové mechaniky a ¢, je profil spektralni ary. Po-
kud dosadime vztah pro u¢inny prifez (2.3) do rovnice popisujici optickou hloubku (1.5)
a to do vztahu vyjadfujiciho tbytek zareni se vzdalenosti

F =Fye 7, (2.4)
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kde Fy a F je hustota toku zéfeni v blizkosti hv€zdy, resp. ve vzdalenosti 4 od hvézdy, a
poloZime

a =

2 h
e .f.¢0./ nds, 2.5)
eC 0

m

ziskdme funkci, kterou budeme proklddat spektrdlni ¢ary mezihvézdné latky

~(A —;L;;—A/I)zﬂ |

F =Fyexp [—aexp < (2.6)
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Kapitola 3

Postup zpracovani

3.1 Hvézda BD +53 2820 a pristroj

BD +53 2820 [6]
Rektascenze 22h 13 m 49,6952 s
Deklinace +54°24'35.065”
Spektralni typ BOIV
Hvézdna velikost (V) 9,96 mag
Radidlni rychlost 158 kms~!
Pozorovani
Dalekohled Hubble Space Telescope
Datum a cas pozorovéni 4. dnora 2001 10:34 UT
Délka expozice 1440 s
Piistroj STIS
Mrizka E140M

Uz zpracovand data jsem ziskala ze stranky [2], kde jsem ziskala i informace o pozoro-
véni.

Hvézda se nachédzi v souhvézdi Jestérky, v Mlécné drdze, tedy v oblasti, kde lze
oCekavat rozmanité mezihvézdné prostredi.

3.2 Identifikace spektralnich c¢ar

s ¥ 2z

Podle [5] jsem identifikovala spektralni ¢ary jednotlivych prvka. Cary majici pavod v me-
zihvézdném prostredi se od hvézdnych odlisuji zejména Sitkou — jsou tenké a hluboké
narozdil od mél¢ich a Sir§ich hvézdnych Car. Poloha identifikovanych Car je vyznacena
na obrdzku 3.1.
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3.3 ZjiSténi vinové délky stredu cary

Abych mohla vypocitat radidlni rychlost, potfebovala jsem zjistit odchylku naméfeného
stredu cary od laboratorni hodnoty. V programu Gnuplot jsem prokladala kiivku (2.6)
naméfenymi body. Jako parametry jsem hledala F, a, b a AA. Nékdy byly dvé Cary slité
a tudiz jsem je nemohla pouZit (napr. PII 1301,9 a OI 1302,17); pripadné byla do jedné
¢ary vnofend jind (obr. 4.12) a funkci jsem musela proklddat jen Casti Cary.

V nékterych pripadech jsem se domnivala, Ze jedna Cara je na vice vlnovych délkach
a ukazuje na piftomnost vice oblakd. Na strankdch NISTu! jsem zjistila, Ze jsou to dal$f
cary téhoZz prvku (obr. 4.5, 4.23 a 4.24). Ve dvou pripadech (CI 1560,31 a CI 1277,21) se
mi nepodafilo pfesné identifikovat jednotlivé Cary, proto jsem u nich parametry neurco-
vala.

3.3.1 Fitovani ¢ar

vsoo2

Gnuplot vyuziva k prokladani funkci body metodu nejmensich ¢tverci, konkrétné Leven-
bergiv-Marquardttv algoritmus. K dosazeni spravné funkce programu bylo tfeba nejdiive
vyndsobit hodnoty intenzity zafeni faktorem 10'2. Pokud se totiz hledané parametry li§f
o mnoho fadul, procedura konverguje pomalu. Pokud je pomér nejvyssi a nejniZs$i hodnoty
parametrti blizko inverzniho strojového epsilon, procedura nemusi konvergovat viibec.

Diéle je nutné zadat odhad pocatecnich hodnot, protoze algoritmus nerozezna lo-
kélni minimum od globédlntho a miZeme ziskat nespravné hodnoty. Poc¢ate¢ni hodnoty
v Gnuplotu jsou nastaveny na hodnotu 1, coZ se napiiklad od vilnovych délek vyjadiova-
nych v Angstrémech ve zkoumaném spektru 1isf o tii fady [15].

3.4 Doppleruv jev

Dopplertv jev vznika v disledku pohybu zdroje vic¢i pozorovateli; nezéleZi pfitom na
typu vinéni. Vzdjemny pohyb zdroje a detektoru zptsobuje zdanlivou zménu frekvence.
Pozorovana frekvence se da vyjadfit vztahem

V+Vvq
V=1V,

f=

kde fy je frekvence vin vysilana zdrojem, v je rychlost §ifeni vin v daném prostiedi, v4
je rychlost detektoru (kladna pri pohybu ke zdroji) a v, je rychlost zdroje (zdporna pri
pohybu k detektoru).

Rychlost pozorovatele jsem poloZila rovnou nule a protoze ve zpracovavaném spek-
tru je poloha Cary urcena vlinovou délkou, pouzila jsem pro vypocet radidlni rychlosti

fo, (3.1)

! Americky National Institute of Standarts and Technology [16]
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oblaki vzorec AL
Viad =€ (3.2)
kde c je rychlost svétla, Ay laboratorni hodnota vinové délky a AA odchylka naméfené vl-
nové délky od laboratorni. Vztah (3.2) lIze pouZit pouze pro nerelativisticky se pohybujici
Céstice.
Chybu urceni radidlni rychlosti 1ze odvodit ze zdkona Sifeni chyb
. I Vrad <

0, = IAL) Opp = 7o Oan- (3.3)

3.5 Vysledky

V tabulce 3.1 uvadim piehled parametrt, které jsem ziskala prokldddnim funkce (2.6)
spektrdlnimi carami. Obrazky proloZenych Car jsou v Priloze (F znaci hustotu toku za-
feni). Pomoci vztahu (3.2) jsem vypocitala radidlni rychlosti (tabulka 3.2). Grafické zna-
zornéni rozloZeni rychlosti miZzeme vidét na obrazku 3.2. Z vysledkili jsem vyloucila
¢aru Sill 1194 (obr. 4.4), protoZe se od ostatnich vysledkii odchylovala témér o jeden fad
(radidlni rychlost vyaq ~ 140 kms™!). Zfejmé se jedna o chybné identifikovanou &aru.

Z grafu nebyl na prvni pohled patrny pocet skupin rychlosti. Vynesla jsem proto jen
rychlosti nesaturovanych Car, kde je mensi pravdépodobnost, Ze vznikly sloZenim dvou
Car s riznymi rychlostmi. Vysledek miZeme vidét na obrazku 3.3, kde jsou rychlosti
sefazeny podle velikosti, aby se daly zjistit jednotlivé skupiny. Ty jsou dle mého ndzoru
tfi, v obrdzku jsem je oddélila pferuSovanou Carou.

Rychlosti oblakti jsem ur¢ila pomoci vaZzeného priméru. Vahu jsem spocitala jako

1

~ 4
w 52, (3.4)

kde 5§/1 je statistickd chyba ziskand z fitovani Car. VSechny oblaky se pohybuji smé-
rem k Zemi, jeden rychlosti vyq = (—37,740,7) kms™!, druhy vig = (—30,8 +
0,3)kms~! a teti rychlosti vpyq3 = (—14,740,7)kms~!.
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Iont | A[A] | F & | a 5 | b[A] & [A] | AL[A] 8 [A]
Sill | 119042 | 1.94 0.16 | 6.02 127 [0.145 0.012 [ -0.1985 0.0043
Sill | 119329 | 152 0.05] 155 55 [0.111 0.007 | -0.1479 0.0036
Sill | 119450 | 1.19 0.07 | 1.12 027 [ 0.020 0.004 | -0.5553  0.0038
NI [ 1199.550 [ 1.298 0.16 | 19.1 10.1 [ 0.075 0.008 | -0.1273  0.0020
1200223 | 1.15 0.16 | 10.6 53 [0.079 0.011 | -0.1218 0.0033
1200.710 | 0.97 0.09 | 232 157 | 0.066 0.008 | -0.1288  0.0026

Silll | 1206.51 | 036 0.02 | 71 101 [ 0.087 0.014 | -0.1401 0.0063
Mgl | 1239.93 | 1.95 0.08 [ 0.633 0.082 | 0.029 0.005 | -0.1734  0.0042
2.12 0.05[ 0941 0.066 | 0.033 0.002 | -0.0787 0.0021

Mgll | 124039 | 2.09 0.9 [ 0364 0.127 | 0.042 0.017 | -0.1694 0.0057
2.12 0.04 [ 0711 0.052 [ 0.037 0.005 | -0.0725 0.0054

SII | 12506 | 249 0.04] 501 051 |[0.074 0.002 |-0.1514 0.0016
SII | 12538 | 221 0.05] 462 081 |[0.057 0.005 | -0.1768 0.0125
202 005| 6.66 3.10 | 0.049 0.007 | -0.0748 0.0233

SI | 12595 | 243 003 | 152 22 [0.068 0.002 |-0.1214 0.0010
Sill | 1260.42 | 241 0.09 | 239 145 [0.087 0.005 | -0.1290 0.0016
Sill | 1264.74 | 2.66 0.27 | 0.250 0.093 [ 0.027 0.012 | -0.0542  0.0032
Sill | 130437 | 274 003 | 278 4.1 [0.078 0.002 | -0.1361 0.0008
OI | 1304.86 | 271 0.08 [ 0.295 0.046 | 0.015 0.003 | -0.0659 0.0022
Nill | 1317.22 | 2.83 0.04 | 0.450 0.032 [ 0.044 0.008 | -0.1648 0.0077
2.89 0.05]0.829 0.030 | 0.043 0.002 | -0.0744  0.0020

CIl | 133453 | 246 0.06 | 141 45 |0.100 0.003 | -0.1343 0.0011
CII | 133571 | 235 0.05| 109 23 [0.087 0.004 |-0.1709 0.0022
OI | 1355.60 | 293 0.07 | 0.184 0.037 [ 0.027 0.007 | -0.0639 0.0054
Nill | 1370.13 | 335 0.24 | 0.664 0.078 [ 0.082 0.017 | -0.1324 0.0134
2.94 0.05] 0880 0.041 | 0.037 0.002 | -0.0646 0.0019

Sill | 152671 | 1.92 0.04] 256 52 [0.097 0.003 |-0.1592 0.0013
Fell | 160845 | 2.18 0.09 | 839 133 [0.103 0.005 | -0.1747 0.0018
CI | 1656266 | 195 0.12] 1.18 0.11 | 0.036 0.004 | -0.0712 0.0026
1656.928 | 1.75 0.10 | 1.05 0.09 | 0.070 0.012 | -0.2365 0.0111
1657.008 | 1.73 0.08 | 2.88 0.32 | 0.061 0.004 | -0.1599 0.0033
1657.380 | 1.80 0.23 | 1.10  0.14 | 0.027 0.005 | -0.0698  0.0024
1657.907 | 203 039 | 1.01 0.17 [ 0.033 0.008 | -0.0726 0.0030

Alll | 167079 | 1.80 0.08 | 174 63 [0.107 0.007 | -0.1823 0.0031

Tabulka 3.1: Tabulka ziskanych parametrii jednotlivych spektralnich ¢ar — hustota toku
zéteni F je v jednotkdch [10~ 2 ergem 2 s~1 A~1]
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TIont | Ao [A] | Vi [km/s] &y, [kn/s]

Sill | 1190.42 -50.0 1.1
Sill | 1193.29 -37.2 0.9
Sill | 1194.50 -139.4 1.0
NI | 1199.550 -31.8 0.5
1200.223 -30.4 0.8
1200.710 -32.2 0.7

Silll | 1206.51 -34.8 1.6
Mgll | 1239.93 -41.9 1.0
-19.0 0.5

Megll | 1240.39 -41.0 1.4
-17.5 1.3

SII 1250.6 -36.3 04
SII 1253.8 -42.3 3.0
-17.9 5.6

SII 1259.5 -28.9 0.2
Sill | 1260.42 -30.7 0.4
Sill | 1264.74 -12.9 0.8
Sill | 1304.37 -31.3 0.2
Ol 1304.86 -15.1 0.5
Nill | 1317.22 -37.5 1.8
-16.9 0.5

CII | 1334.53 -30.2 0.3
CII 1335.71 -38.4 0.5
Ol 1355.60 -14.1 1.2
Nill | 1370.13 -29.0 3.0
-14.1 0.4

Sill | 1526.71 -31.3 0.3
Fell | 1608.45 -32.6 0.3
CI | 1656.266 -12.9 0.5
1656.928 -42.8 2.0
1657.008 -28.9 0.6
1657.380 -12.6 04
1657.907 -13.1 0.5

Alll | 1670.79 -32.7 0.6

Tabulka 3.2: Vysledné radialni rychlosti s odchylkami
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Obrazek 3.2: Vypocitané radidlni rychlosti spektrdlnich ¢ar — pferuSovanou arou jsou
vyznacené jednotlivé skupiny
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Obrazek 3.3: Radialni rychlosti nesaturovanych spektralnich ¢ar — pferusovanou carou
jsou vyznacené jednotlivé skupiny
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TIont | Ao [A] | vy [km/s] 8y, [km/s]

CI | 1656.928 -42.8 2.0
SII 1253.8 -42.3 3.0
Megll | 1239.93 -41.9 1.0
Mgll | 1240.39 -41.0 1.4
CIl | 1335.71 -38.4 0.5
Nill | 1317.22 -37.5 1.8
Sill | 1193.29 -37.2 0.9
SII 1250.6 -36.3 0.4

Tabulka 3.3: Prvni mrak v,,q = (—37,740,7) kms™!

Tont | Ag[A] | Viaa [km/s] 8y, [kn/s]

Silll | 1206.51 -34.8 1.6
Alll | 1670.79 -32.7 0.6
Fell | 1608.45 -32.6 0.3
NI | 1200.710 -32.2 0.7
NI | 1199.550 -31.8 0.5
Sill | 1304.37 -31.3 0.2
Sill | 1526.71 -31.3 0.3
Sill | 1260.42 -30.7 0.4
NI | 1200.223 -30.4 0.8
CII | 1334.53 -30.2 0.3
Nill | 1370.13 -29.0 3.0
CI | 1657.008 -28.9 0.6
SII 1259.5 -28.9 0.2

Tabulka 3.4: Druhy mrak vi,q = (—30,8+0,3)kms™!
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Tont | 29 [A] | via [km/s] 8y, [km/s]

Mgll | 1239.93 -19.0 0.5
SII 1253.8 -17.9 5.6
Mgll | 1240.39 -17.5 1.3
Nill | 1317.22 -16.9 0.5
Ol 1304.86 -15.1 0.5
Nill | 1370.13 -14.1 04
Ol 1355.60 -14.1 1.2
CI | 1657.907 -13.1 0.5
CI | 1656.266 -12.9 0.5
Sill | 1264.74 -12.9 0.8
CI | 1657.380 -12.6 0.4

Tabulka 3.5: Tteti mrak v,,q = (—14,740,7) kms™!
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Kapitola 4
Zavér

V ptedloZené praci jsem studovala mezihvézdné prostfedi ve sméru hvézdy BD +53 2820.
V ultrafialovém spektru hvézdy, ziskaném Hubbleovym vesmirnym dalekohledem po-
moci spektrografu STIS, jsem identifikovala absorpéni ¢ary mezihvézdné latky. Ty jsem
prokladala teoreticky odvozenou kiivkou (2.6). Stiedy spektralnich Car jsou v ddsledku
Dopplerova jevu odchylené od laboratorni hodnoty. Pomoci vzorce 3.2 jsem spocitala
radidlni rychlosti pro vSechny identifikované ¢ary.

Na zdkladé spoétenych radidlnich rychlosti jsem odhadla pocet oblakd mezihvézdné
latky mezi nami a hvézdou na tfi. Rozdéleni na tfi skupiny ale neni zcela zietelné a mize
byt ovlivnéno subjektivnim hodnocenim.

K vyhodnoceni poctu oblakt jsem pouzila graf 3.3, kde jsem zobrazila rychlosti
pouze tizkych Car, které pravdépodobné nevznikly slitim vice ¢ar rtiznych rychlosti. Rych-
losti oblakil jsem uréila pomoci vdZzeného priiméru jako Vg = (—37,7£0,7) kms™!,
Viad2 = (—30,8£0,3)kms ™! a vpuq3 = (—14,740,7) kms .

Pro zlepSeni vyhodnoceni poc¢tu oblakii by bylo vhodné pouZit néjakou statistickou
metodu. Pro feSeni podobnych problémi se pouziva shlukova analyza, bohuzel jsem ne-
méla dostatek Casu se s ni obeznamit. Problémem vétSiny algoritml shlukové analyzy je
nutnost zndt predem pocet zkoumanych skupin, pravdépodobné vSak existuji i metody,
které znalost poctu skupin nevyZaduji.

V ¢lanku [4] autofi urcuji radidlni rychlosti absorp¢nich car kysliku ve sméru mnoha
hvézd, mezi nimi i mnou zkoumané BD +53 2820. V ¢lanku jsou uréeny rychlosti oblaki
(-58,8,-44,3,-34,6, -28,4,-16,3,-6,8, 6,1, 21,2) km s~!. Pokud tyto vysledky porovnime
s mymi, zjistime, Ze rychlosti -34,6 km s'a-377kms!';-284kms !a-30,8 kms!;
-16,3km s~ a-14,7 km s~ se li§f vZdy pfiblizné 0 2 a7 3 km s~!. Rychlosti t&chto tf{ ob-
lakd jsou tedy urCeny piiblizné spravné. Nékteré komponenty jsem ve spektru neobjevila
a napriklad cary oblaki, které se pohybuji od Zemé (s kladnou radidlni rychlost{) jsem ve
spektru nenasla vibec. Rozdilné vysledky mohou byt disledkem odlisného postupu pfi
zpracovani dat.
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Priloha

Geokorona

Pii identifikaci spektrdlnich €ar jsem objevila izkou emisni ¢4ru neutrdlniho vodiku na
vlnové délce 1215 A uprostied hluboké absorp&ni &ry téhoZ prvku (obr. 4.1). Tato spek-
trdlni ¢ara pravdépodobné nepochizi ze vzdileného mezihvézdného prostredi, ale nej-

s Yz

vysSich vrstev atmosféry Zem¢.

Geokorodna je velmi fidka vrstva neutrdlniho vodiku, dosahujici aZ do pfiblizné 15 po-
lomérd Zemé. Vodik je ionizovan slunecnim zafenim a nasledné rekombinuje a vyzatfuje

jak Balmerovu, tak Lymanovu sérii spektrdlnich ¢ar [11].

s ¥z

Spektralni ¢aru jsem prolozila Gaussovou funkci a zjistila jeji posun a heliocentric-

kou radidlni rychlost, kterd vychdzi na —14,6340,37kms ™.
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s ¥z

Obrazek 4.1: Emisni ¢ara vodiku
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Analyzované spektralni ¢ary

F[10~!12 erg cm 2! .Z\_l]
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F[10~12 erg cm 27! A‘l]

F[10~ 12 erg cm 2s7! A‘l]
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F[10~12 erg cm 27! A‘l]

F[10~ 12 erg cm 2s7! A‘l]
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F[10~12 erg cm 27! A‘l]

F[10~ 12 erg cm 2s7! A‘l]
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F[10~12 erg cm 27! A‘l]

F[10~ 12 erg cm 2s7! A‘l]
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