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Abstrakt

Tato prace se zabyva studiem mezihvézdné latky. Prvni ¢ast prace se
vénuje teoretickému popisu mezihvézdné latky, druhd ¢ast zahrnuje vlastni
zpracovani spektra hvézdy HD 210809, potizeného Hubbleovym dalekohle-
dem v ultrafialové oblasti spektra.

Zaméiuji se na zjisténi piitomnosti jednotlivych chemickych prvkua
v oblacich mezihvézdné latky ve sméru hvézdy HD 210809 a z analyzy
spektra této hvézdy urcuji radidlni rychlosti jednotlivych oblak.

Abstract

These theses deal with a study of the interstellar medium. The first part
of the thesis describe a theory of the interstellar medium, and the second
part includes processing of the spectrum of the star HD 210809, observed by
the Hubble Space Telescope in the ultraviolet part of the spectrum.

We focused on ascertainment of chemical elements in clouds of the
interstellar medium in the direction of the star HD 210809 and we have
determined radial velocities of individual clouds from the analysis of the
spectrum.
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Uvod

Mezihvézdnd latka, ve vSech svych formach a podobéach, hraje ve vesmiru
bezesporu dulezitou roli, zejména ve vyvoji hvézd a jejich planetarnich sys-
tému. Studium mezihvézdného prostiedi pokryva mnoho oblasti fyziky, od
fyziky mikrosvéta az po uvahy o makroskopickych objektech a jejich dyna-
mice. Velmi dulezita je aplikace kvantové mechaniky, kterd ndm umoznuje
mimo jiné pochopit procesy interakce elektromagnetického zafeni s atomy a
molekulami, ale i popsat vzajemné pusobeni mikroc¢astic mezi sebou, pocho-
pit vznik spektralnich ¢ar, u mezihvézdné hmoty pak predevsim car ab-
sorpcnich.

Prostor mezi hvézdami, potazmo mezi jednotlivymi galaxiemi, neni
zdaleka prazdny. Hmotu, kterou v mezihvézdném prostiedi nalézame,
nazyvame mezihvézdnd latka (v anglické literatufe se lze casto setkat se
zkratkou ISM—interstellar medium). Do této kategorie spadd prakticky
vesSkerd hmota netvoiici samotné hvézdy ¢i jejich planetarni systémy, ackoliv
pfesné definice nebyla vytvofena, nebot mezihvézdna latka je charakteri-
stickd Sirokym rozsahem vlastnosti, at uz se jedna o teplotu (od desitek
kelvinii typickych pro ob#f molekulové oblaky az po teploty v fddech 106 K),
hustotu (v rozmezi az péti fadu), chemické slozeni ¢i rozmeéry (od desetin az
po stovky svételnych let).

Mezihvézda latka zahrnuje veskeré elementarni ¢astice, atomy riznych
prvku v zdkladnim i ionizovaném stavu, molekuly ruznych velikosti a
slozitosti, a to jak organické tak i anorganické, ¢astice prachu a zahrnujeme
zde i kvanta elektromagnetického zareni, tedy fotony. Pokud jde o hypote-
tickou, tzv. skrytou hmotu, zpravidla se do mezihvézdné latky nezahrnuje.



Kapitola 1

Mezihvézdna latka

V této kapitole jsem ¢erpal predevsim ze zdroju [1], [2], [4] a [7].

1.1 O objevu

V prvni poloviné 18. stoleti bylo jen nékolik astronomu, kteii véfili v exis-
tenci mezihvézdné latky, projevujici se zeslabovanim svétla hvézd, které
skrze tuto latku prochdzi. V roce 1847 priSel Friedrich Georg Wilhelm
Struve (1793-1864) s argumentem pro existenci mezihvézdné latky. Jeho
argument byl postaven na statistice po¢tu hvézd: pokud bychom studovali
zavislost logaritmu poc¢tu hvézd log(N (m)) o hvézdné velikosti m a jasnéjsich
v urcitém zorném poli na hvézdné velikosti m, méli bychom za pfedpokladu
rovnomeérného rozmisténi hvézd v prostoru dostat piimku zndzornénou na
obrazku 1.1. Statistika ukazuje, ze mezi teoretickou a pozorovanou zavislosti
je patrné odchylka. VSechny hvézdy jisté nemaji stejnou absolutni hvézdnou
velikost, jinymi slovy slabs{ hvézdy nemusi byt nutné dél nez hvézdy jasnéjsi,
ale tento fakt vyslednou statistiku ovlivni jen ma&lo. Pouhyma o¢ima lze
postiehnout, ze slabgich hvézd je daleko méné, nez by se dalo ¢ekat.

Renomovany astronom Edward Charles Pickering (1846-1919) si pfi
spektroskopickém rozboru dvojhvézdy Mizaru povsiml jedné absorpéni ¢ary,
ktera nemeénila svoji vinovou délku. Pii vzdjemném obéhu slozek dvojhvézdy
ménit periodicky svoji polohu ve spektru vlivem Dopplerova efektu, coz by
odpovidalo zméndm radialnich rychlosti slozek. Nepohybujici se absorpéni
¢éra (pozdéji se ukdzalo, ze jde o ¢dru ionizovaného vapniku Call) tedy
musela vzniknout nékde jinde. Stejnou ¢aru pozoroval v roce 1904 Johannes
Franz Hartmann (1865-1936) ve spektru dvojhvézdy ¢ Orionis.

Pfes tyto indicie dokonce jesté v roce 1919 Harlow Shapley (1885-
1972) na zékladé svych méfeni povazoval existenci mezihvézdné latky za
neprokdzanou.

Dalsi pozorovani potvrzujici existenci mezihvézdné latky predlozil
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Obrazek 1.1: Zavislost poctu hvézd na hvézdné velikosti. Svislé sloupce na
obrazku oznacuji pocet hvézd v daném intervalu hvézdnych velikosti. S ros-
touci hvézdnou velikosti roste také vzdalenost, do které muzeme dohlédnout
a s ni roste pocet hvézd v zorném poli. Pokud bychom neuvazovali extinkci,
byla by tato zdvislost monoténné rostouci (piimka v grafu). Z obrazku je pa-
trné, ze odklon od teoretické piimkové zavislosti roste s hvézdnou velikosti,
potazmo se vzdalenosti, ukazuje to tak na nezanedbatelnou extinkci.

Robert Julius Triimpler (Triimpler 1930) ve své praci “Absorption of light
in the galactic system”. Pfi urcovani vzdalenosti objektu ve vesmiru mo-
hou byt pouzity ruzné metody, pficemz nékteré jsou ovlivnény mezihvézd-
nou extinkci (napf. vypocty vychéazejici z fotometrického studia, na zéklade
hvézdnych velikosti), jiné nikoliv (odvozené z vlastniho pohybu hvézd ve
hvézdokupach nebo z pozorovaného dhlového pruméru hvézdokup). Z vy-
braného vzorku hvézdokup, u nichz byla zjisténa vzdédlenost obéma zptusoby,
zjistil ve vypoctenych vzdalenostech systematickou odchylku, ktera byla
umérnd skuteéné vzdalenosti (tedy uréené metodou neovlivnénou zeslabenim
svétla). Tento jev lze vysvétlit extinkei, kterou Triimpler uréil v pruméru na
0.67 mag/kpc.

1.2 Dikazy existence ISM

Kromé vyse uvedenych dukazi vsak médme i jiné nepopiratelné zndmky exis-
tence ISM. Vesmir je (pfes vysokou uroven soucasnych znalosti fyzikélnich
zakonitosti) oblasti, o které méame jen kusé a ¢asto netplné informace. As-
tronomové se je snazi sklddat dohromady, aby tak vznikl jasnéjsi obrazek
predstavy o vesmiru. Ne vzdy ale muzeme ihned vérit nasim zavérum, je
tfeba je podpofit. Ve fyzice se tak déje experimentem, ale astronomie takové
moznosti bohuzel nema (tézko si lze predstavit napiiklad laboratof s malou
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experimentalni hvézdou). Je pak tfeba hledat podporu jednotlivych tvrzeni
jinymi, nezavislymi metodami.

Ve vyjimecénych ptipadech muzeme pozorovat mezihvézdny oblak piimo.
Pokud je pobliz oblaku mezihvézdné latky zdroj zareni, nejcastéji hvézda,
bude tato mezihvézdna latka ¢ast zareni hvézdy rozptylovat, a my je muzeme
detekovat. Témto mlhovindm se rikd reflexni, jejich spektrum v zasadé
odpovida budicim hvézdam.

Studium gravitacnich efektt v Galaxii ndm muze dat nepiimy dukaz
existence mezihvézdné latky, mimoto lze ziskat predstavu o horni mezi jeji
hustoty (Dyson, Wiliams 1997). Uvaha vypad4 nésledovné: na hvézdu ve
vzdalenosti z od roviny Galaxie pusobi slozka gravitacniho zrychleni g, ve
sméru k jeji roving, vyvoland gravitacni interakci hvézdy a hmoty galak-
tického disku, tedy hvézd, mezihvézdné latky a temné hmoty. Pokud bychom
takto zkoumali vzorek hvézd o ruaznych vzdédlenostech z, dostali bychom
zavislost g, na z, tedy g, = f(z). Stfedni hustotu veskeré hmoty v disku
Galaxie oznac¢ime p, a tu lze vyjadiit prostfednictvim zmény zrychleni se
vzdalenosti, tedy p ~ dg./dz. Odtud jiz lze hustotu vypocitat: vychdzi
zhruba 1072 kgm™3. Zndmé hvézdy se na této hodnoté podileji asi dilem
41072 kgm™3, tedy na hustotu nezapocitanych hvézd, mezihvézdné latky
a jinych pifpadnych objektt ptipadd 6 - 1072 kgm™3. Je tieba zdlraznit,
7e se jedna pouze o horni limitu stfedni hustoty, nebot na dynamiku hvézd
m4é daleko vétsi vliv hypotetickd temna hmota.

Existuji i dalsi dikazy existence ISM, které budou podrobnéji probrany
v kapitolach 2 a 3.

1.3 Rozlozeni v prostoru

V ramci Galaxie nejsou jednotlivé oblaky mezihvézdné latky rozmistény
zdaleka rovnomérné. Soustieduji se zejména v roviné disku galaxie, a po-
zorovani mezihvézdnych oblakt v jinych galaxiich ukazuji na to, ze dokonce
ani zde neni rozloZeni zcela symetrické. Nejvice oblaku pak nachézime
v oblastech spirdlnich ramen, zejména pak na vnitfnich stranidch ramen.
Naopak lze tento poznatek vyuzit ke zkoumani spiralni struktury nasi
Galaxie. Z toho lze usoudit (a pozorovani to potvrzuji), ze odklon od teo-
retické linedrni zavislosti po¢tu hvézd na hvézdné velikosti je nejvétsi pro
oblasti kolem Mlécné drahy.

1.4 Vztah mezihvézdné latky a hvézd

Gravitacnim zhroucenim hustych a zpravidla relativné chladnych mracen
mezihvézdné latky vznikaji zarodky novych hvézd. Hvézdy béhem vyvoje
ztraceji velkou Cast své obalky, zejména rané hvézdy mohutnym hvézdnym
vétrem mohou postupné odhodit podstatnou ¢ast své pocatecni hmoty.
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Vzhledem k tomu, ze tyto vrchni vrstvy atmosfér byvaji jen malo znecistény
produkty jaderného hoteni v jadfe, muze odhozeny material po Case opét
vytvaret nové hvézdy. Takto mohou vznikat oblasti, ve kterych se neustéle
rodi a zanikaji generace hvézd.

Teézsi prvky, taktéz pozorovatelné v mezihvézdném prostiedi, se do
mezihvézdného prostoru dostavaji pfi vybusich supernov. Dal$i moznosti
je hvézdny vitr chladnych a horkych hvézd, kde se produkty jaderného
horeni napfiklad vlivem konvektivniho promichdvani materidlu dostavaji na
povrch, odkud mohou byt hvézdnym vétrem odvaty do mezihvézdného pros-
toru.

Vybuchy supernov a hvézdny vitr mohou vytvaret razové viny sitici se
vysoce nadzvukovymi rychlostmi. Tyto viny maji vliv na dynamiku oblaku
mezihvézdného materidlu a dochézi zde k zahfivani na teploty v fadu milionu
kelvina. Déale mohou mit tyto viny za nasledek odstartovani zrodu novych
hvézd, nebot mohou predat chladnému oblaku mezihvézdné latky potiebny
prvni impuls k procesu hrouceni, béhem néhoz se zvysuje uprostied oblaku
teplota a hustota natolik, aby se mohly zazehnout termojaderné reakce.



Kapitola 2

Formy a podoby
mezihvézdné latky

Podkladem pro napséni této kapitoly byly predevsim zdroje [1], [7] a [10].

2.1 Mezihvézdny prach

Mezihvézdny prach, tedy c¢astecky mezihvézdné latky pevného skupen-
stvi, tvorf zhruba 1% hmotnosti veskeré mezihvézdné latky. I pres tento
maly hmotnostni podil je mezihvézdny prach velmi dulezity pravé pii
vzniku novych generaci hvézd a jejich planetdrnich systému. Po chemické
strance jsou v ném zastoupeny prvky téz$i nez helium (napf. uhlik) a
ruzné slouceniny, krystalky kiemicitanu, organické slouceniny s benzenovym
jaddrem (polycyklické uhlovodiky), nékdy i krystalky vodniho ledu.

Na mezihvézdné extinkci se nejvice podili pravé mezihvézdny prach,
prestoze koncentrace ¢dstic byvéa velmi nizka (vzdélenost sousednich ¢astic
je v pruméru nékolik desitek metru). Studium extinkce v ultrafialovém a
infracerveném oboru ukazuje na vyrazné strmé maximum extinkce na vl-
nové délce 218 nm. Tento extrém je zplsoben piitomnosti ¢astecek grafitu
v mezihvézdném prachu. Neni dosud zcela jasné, jak se mohl uhlik v mezi-
hvézdném prostiedi usporddat do takovéto pomérné symetrické struktury.

Zajimavé je, ze svétlo prochézejici skrze prasné oblasti je lehce polari-
zované. To ukazuje na fakt, ze ¢astecky mezihvézdného prachu nejsou zcela
sféricky symetrické—jsou natoceny delsi stranou kolmo k silo¢aram magne-
tického pole, prochézejictho Galaxii.

2.1.1 Oblaky prachu

Mezihvézdny prach se casto shlukuje do mezihvézdnych oblaku prachu o
priméru od zlomku svételnych let az do zhruba 200 svételnych let. Malé a
velmi husté oblaky o rozmérech fadové v parsecich nazyvame Bokovy globu-

11
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le. Byvaji takika nepriuhledné a pozorovani prokazala, ze uvniti globuli se
nachézeji mladé hvézdy. Oblaky prachu se projevuji zejména zeslabovanim
svetla vzdalenych objektu, ale vyjimeéné mohou i samy z&afit jako tzv.
reflexni mlhoviny. Teplota téchto oblaku byva fadové v kelvinech, proto
se samy opticky neprojevuji. Oblaky prachu jevi silnou koncentraci k roviné
Galaxie. Vzhledem k tomu, ze v této roviné lezi také Slunce, brani ndm ex-
tinkce blizkych oblaka v pozorovani oblaku vzdalengjsich. Lepsi informaci o
oblacich prachu mame z pozorovani v infra¢erveném oboru, nebot viditelné
zéteni, které oblaky prachu ¢aste¢né pohlcuji, vyzaii v dlouhovInéjsi oblasti
spektra.

Radioastronomie nam poskytuje také mnoho informaci o oblacich prachu
a jejich sloZeni, nebot molekuly zastoupené v téchto oblacich mohou zafit
v radiové oblasti, ktera je velmi dobfe detekovatelnd i na Zemi.

2.2 Mezihvézdny plyn

Chemické slozeni mezihvézdného plynu je podobné chemickému slozeni at-
mosfér hvézd: nejcastéji zastoupenym prvkem je vodik, nasleduje helium
a tézsl prvky, a to v poméru zhruba 1000:80:1. I hmotnostné je nejvice
zastoupen vodik (cca 70%), ve své neutrdlni podobé (oblasti HI), io-
nizovany (oblasti HII) i v podobé dvouatomové molekuly (Ho—zejména
v molekulovych oblacich). Déale helium, ovsem pouze v atomarni podobé.
Z molekul je dale hojné zastoupen oxid uhelnaty CO, voda H5O ¢i formalde-
hyd HyCO.

Oblasti tvofené mezihvézdnymi molekulami nazyvame molekulové
oblaky. Nicméné velmi dulezitym prvkem molekulovych oblaku jsou pravé
castecky mezihvézdného prachu, které plni funkci jakési tepelné izolace—
odvadi prebytecné teplo zafenim pry¢ a udrzuji tak molekulovy oblak na
stalé teploté nékolika kelvinu. Nejvyznamnéjsi slozku molekulového oblaku,
molekulérni vodik Hs, je velmi tézké detekovat, nebof nevyzaiuje ani ve
vizualnim ani v rddiovém oboru spektra. Proto se k identifikaci molekulovych
oblaku vyuziva jinych molekul, zejména dobie detekovatelného oxidu uhel-
natého CO, ktery vyzaiuje na vlnové délce 2.6 mm. Pomoci téchto tzv. in-
dikdtorovych molekul lze zjistovat mimo jiné napiiklad teplotu & hustotu
oblakii.

2.2.1 GMC

Vétsina mezihvézdné latky (vice nez polovina) je koncentrovéna v tzv.
obfich molekulovych oblacich (GMC-giant molecular clouds). Jsou to
gravitatné vazané mezihvézdné objekty s pomérné slozitou vnitini struk-
turou, udrzované v rovnovazném stavu pohybem tzv. jader, vnitinich
¢asti oblaku s ponékud vyssimi teplotami (~100-200 K), charakteristickymi
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rozméry 0.2 - 3 svételné roky a hmotnostmi v rozmez{ 10 az 1000 hmot-
nosti Slunce. Celkové mivaji GMC rozméry radové stovky svételnych let a
hmotnosti v rozmezi 10° az 10° hmotnosti Slunce. V nitru GMC vznikaji
gravitacnim kolapsem latky nové hvézdy. Tyto nové hvézdy nejprve zatnou
oblak zahtivat, prachové castice se odpaii a plyn posléze hvézda odvane
svym hvézdnym vétrem. Hvézdy takto odhodi svoji zarodeénou plynnou
obdlku a osamostatni se. Materidl GMC postupné opét chladne, aby se
po néjaké dobé opét stal potencidlnim mistem zrodu nové generace hvézd.
Obfich molekulovych oblaki jsou v nasi Galaxii zhruba 2000.

2.2.2 Oblasti neutralniho vodiku

Astrofyzikédlné je velmi dulezité zafeni neutralniho vodiku s vlnovou délkou
21.1 ecm. Je zptuisobeno hyperjemnym rozstépenim zdkladni energiové hladiny
atomu vodiku. V tzv. oblastech HI, zpravidla velmi chladnych (s teplotou
zhruba 80 K), nalézdme atomy vodiku takika vyluéné v zdkladnim stavu.
Takové atomy by se nemély nijak opticky projevovat. Elektron a vodikové
jadro mohou mit své spiny vzdjemné orientovany bud souhlasné nebo ne-
souhlasné (prumeéty spinu jadra vodiku i elektronu mohou nabyvat pouze
dvou hodnot: +1/2 k). Stav, kdy maji spiny orientovany souhlasné, je vlivem
Pauliho vylucovaciho principu metastabilni. Pfestoze atom v tomto stavu
muze setrvat velmi dlouho (v praméru nékolik milionu let), je difve ¢i
pozdéji nucen piejit do stavu stabilniho, kdy jsou spiny jadra a elektronu
nesouhlasné orientovany. Pfi tomto pfechodu je vyzatren foton s frekvenci
1420.4 MHz, kterd odpovida pravé vlnové délce 0.211 m.

K nabuzeni do nestabilnitho stavu v tomto piipadé dochédzi zejména
nepruznymi srazkami ¢astic. Muze vSak dojit i k tomu, ze atom vodiku pohlti
foton o vlnové délce 0.211 m. Takovy foton ale také muze stimulovat k deex-
citaci jiz nabuzeny atom, pficemz se uvolni dalsi foton se stejnou frekvenci
i smérem §ifeni. Tomuto jevu Fkdme stimulovana emise, nebo jinymi slovy
negativni absorpce, nebot zde dochdzi k interakci, kde se foton neztrati, ale
naopak “zdvoji”.

Abychom mohli pozorovat emise neutralniho vodiku, je tieba, aby se
atomy prili§ ¢asto nesrazely. Mohlo by totiz dochazet k tzv. superpruznym
srazkdam, pri kterych jeden excitovany atom srdzkou nabudi jiny atom
v zédkladnim stavu, tim se deexcituje, ale zadny foton pfi tom vyzafen neni.
Pokud by stfedni doba mezi srazkami byla o mnoho fadi mensi nez doba,
kterou vydrzi atom v nabuzeném stavu, zafeni bychom nepozorovali.

Pro odhad stifedni doby mezi dvéma po sobé nésledujicimi srazkami ¢
pouzijeme zjednoduseného predpokladu, ze plyn je slozen pouze z atomu
neutralniho vodiku a chové se jako idedlni plyn. Ke srazce dojde tehdy,
piiblizi-li se dva atomy na vzdalenost 2ag, kde ag znac¢i Bohruv polomeér
(5.29-10~ 11 m). Utinny srazkovy prifez o je dén jako obsah kruhu o
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poloméru 2ag:
o =4mat = 3.52-1072" m?.

Déle necht je N koncentrace atomi na jednotku objemu, potom 1/N znaci
stfedni objem pripadajici na jednu ¢astici. Tzv. stfedni volna draha s mezi
dvéma po sobé nasledujicimi srdzkami odpovida délce valce o podstavé o a
objemu 1/N:

1 Mg

ls —:4.76-108m<

“oN  op

1kg.m™3
p b

kde p je hustota latky, my hmotnost atomu vodiku. Tuto stfedni volnou
drahu urazi atom za dobu t, stfedni rychlosti vs. Rychlost v, ztotoznime se
stfedni kvadratickou rychlosti ¢astice v idedlnim plynu o mistni termody-
namické teploté T: my.v? = 3kT. Pro dobu ts mezi srdzkami potom plati:

; :li:mH mH 1 m‘}{ _30.10-104 1kg_m*3 <T>—1/2
T ws  op V3KT T\ 3ke? 7 P) 1K ‘

Vztah nam dava do souvislosti stiedni dobu mezi dvéma po sobé
nasledujicimi srazkami, hustotu a mistni termodynamickou teplotu. Pokud
uvazujeme standardni teplotu oblaku neutraniho vodiku 7' = 80 K a hustotu
p=3-1072kg.m™3 , vyjde ndm po dosazeni t, = 35 let. V nabuzeném stavu
vlivem rozstépeni zakladni hladiny vydrzi atom vodiku Ffadové miliony let.
V pomeéru se tedy stiedni doba mezi srazkami atomu od stfedni doby, po
kterou vydrzi atom v metastabilnim stavu, li${ zhruba o 5 fadu. Tento pomér
je vSak stéle dostatecny k tomu, aby nékteré atomy deexcitovaly samovolné,
tedy aby zafily na vlnové délce 0.211 m.

Tyto viny jsou velmi dobfe detekovatelné a méritelné, stejné jako jejich
Dopplertuv posuv, miuzeme tedy diky radioastronomii ziskdvat cenné infor-
mace o struktufe a dynamice nasi Galaxie, stejné jako i extragalaktickych
objektu. Oblasti HI naptiklad jevi velmi silnou koncentraci ke spirdlnim
ramenum, diky ¢emuz lze velmi dobfe studovat spiralni strukturu Galaxie.

2.2.3 Oblasti HII

Pokud je v blizkosti oblaku mezihvézdného plynu dostateéné horka hvézda,
mohou vodikové atomy pohlcovat kratkovinné ionizujici zareni hvézdy.
Dochézi zde k fotoionizaci atomu a ohiivani plynu, pii nédsledné rekom-
binaci jader vodiku s volnymi elektrony je emitovano zafeni. Témto rela-
tivné velmi zhavym emisnim mlhovindm, s obvyklou teplotou kolem 8000 K,
fikdme oblasti HII. Byvaji slozeny nejenom z vodiku, ale vyznamné v nich
byva zastoupeno helium, popiipadé kyslik, uhlik nebo dusik. Jsou charak-
teristické znacnym zafivym vykonem, zai{ pfevazné v ultrafialové oblasti
spektra (energii 13.6 eV, tedy ioniza¢ni energii atomu vodiku, odpovida vl-
nova délka zareni cca 91.4nm). Ve viditelném oboru se projevuji pouze
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v nékolika emisnich ¢arach, presto jejich vykon byvé ifddové 10*Ls (Ken-
nicutt a kol. 1989). Dochdazi zde k tzv. transformaci ionizujictho zéfeni na
viditelné. Hmotnosti oblasti HII jsou v intervalech od jednotek do tisicu
hmotnosti Slunce, diky ¢emuz mohou byt dokonce hmotnéjsi nez budici
hvézdy.

V roce 1939 odvodil astronom Bengt Stromgren (1908-1987) priblizny
vztah pro polomér R, oblasti HII:

3 -2
Ry~ \/Lyy -ng",

kde Lyy je zarivy vykon plynu v ultrafialové oblasti a ng je koncentrace
vodikovych atomi.

2.2.4 Planetarni mlhoviny

Planetarni mlhoviny jsou odhozené obalky hvézd zhruba sluneé¢ni hmotnosti.
Mivaji polomér kolem 0.1 pc, hmotnosti zhruba 0.5 Mg a zafivy vykon az
1000 L. Ve spektru se projevuji emisnimi ¢arami Balmerovy série a zejména
emisemi ionizovanych atomu kysliku (O II, OIII) a dusiku (NIII). K zéfen{
jsou patrné buzeny elektronové degenerovanym zbytkem hvézdy o efektivni
teploté fadové 10° K v nitru mlhoviny. Princip zafeni planetarnich mlhovin
je podobny jako u oblasti HII. Planetarni mlhoviny se zvolna rozpinaji,
rychlostmi cca 20 km/s.

2.2.5 Koronalni plyn

V mezihvézdném prostoru se casto setkdvame s oblaky tzv. koronalniho
plynu, charakteristickymi velmi nizkymi hustotami (~ 103 édstic/m?) a
naopak velmi vysokymi teplotami (v fadech 10°K az 10°K). Svymi vlast-
nostmi se koronalni plyn podoba latce v korondch hvézd. Vzhedem k vysoké
teploté zaii v kratkovlnnéjsi oblasti spektra, kde napiiklad v oblasti UV byly
pozorovany Cary vysoce ionizovanych prvku (napi. O VI).

Oblaky koronélniho plynu vznikaji pravdépodobné pii explozich super-
nov, kdy jsou ionizované ¢éstice z obalky hvézdy vyvrhovany do mezihvézd-
ného prostoru. Jde vétsinové o nabité Castice, jejich pohyb je tedy vlivem
magnetického pole Galaxie do jisté miry determinovan. Za svoji vysokou
teplotu vdééi korondlni plyn pomalym procesum ochlazovani.

V ramci jedné galaxie neni hmotnostni podil koronalntho plynu p#ilis
vyznamny, nicméné v mezigalaktickém prostoru je korondlniho plynu daleko
vice.

2.2.6 Zbytky po supernovach

Explozemi supernov odhozené svrchni obalky hvézd ptredstavuji dalsi typ
mezihvézdné latky. Od planetdrnich mlhovin se vyrazné lisi v nékolika
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ohledech. Pfedevsim hmotnosti odhozeného plynu byvaji mnohem vétsi—pfi
explozich supernov je odmrsténa do prostoru vétsi ¢ast vybuchujici hvézdy.
Vlivem silné exploze se tyto oblaky plynu rozpinaji mnohem rychleji nez
planetdrni mlhoviny a v dusledku toho také rychleji zanikaji.

Protoze se spolu s expandujici latkou §it{ i magnetické pole, pozoru-
jeme tzv. synchrotronové zareni, které vznikd v dusledku sroubovicovitého
pohybu elektroni kolem silo¢ar magnetického pole. K tomuto pohybu nuti
elektrony tzv. Lorentzova sila, kterd pusobi na pohybujici se nabité castice
v magnetickém poli.

Zpravidla rozlisujeme dva typy zbytka po supernovach. Jednim jsou tzv.
plné zbytky nebo-li pleriony, nebot obsahujf latku i uvnitf. Charakteristické
jsou svym nepravidelnym tvarem, zafivy vykon tohoto typu zbytku ziejmé
zajistuji pulzary uvnitt oblaki. Patrné se jednd o pozistatky po supernovéch
typu IT a I'b. Zndmym objektem tohoto typu je napiiklad Krabi mlhovina,
pozustatek supernovy z roku 1054 (pozorované mimo jiné indidny v Novém
Mexiku).

Druhym typem jsou tzv. klasické zbytky, charakteristické zpravidla
sférickym tvarem. Jde o jakési slupky materidlu vyplnéné velmi zredénym
7havym plynem. Tyto typy nebyvaji piilis ndpadné, nebot jejich jedinym
zdrojem energie je pocatecni kinetickd energie vybuchu. Zéastupci tohoto
typu jsou napiiklad zbytky po supernovach z roku 1572 a 1604 (Tychonova
a Keplerova).



Kapitola 3

Jak ziskavame informace o
mezihvézdném prostredi

V této kapitole jsem Cerpal pfedevsim ze zdroju [1], [2], [8] a [3].

3.1 Interakce latky a zareni

Nejvice informaci o mezihvézdném prostiedi ziskdvame pomoci spektrosko-
pie. Atomy, ionty nebo molekuly mohou emitovat nebo absorbovat zareni o
energii odpovidajici prechodim mezi jednotlivymi energiovymi hladinami.
To odpovidé tzv. vdzané-vazanym prechodum (pfi téchto prechodech ne-
dochézi k ionizaci), volné-vazanym piechodum pro piipad ionizace a vazané-
volnym piechodum v pfipadé rekombinace.

Molekuly mohou mimo jiné také kmitat nebo rotovat. Zakony kvantové
mechaniky povoluji jen urcité rotaéni ¢i vibraéni stavy, energie rotacnich i vi-
bra¢nich stavu jsou, stejné jako u prechodu elektronu v atomu, kvantovany.
Takto se mohou nabuzovat molekuly vzajemnymi nepruznymi srazkami
nebo absorpci fotonu s energii odpovidajici rozdilu energii jednotlivych
rotacnich ¢ vibra¢énch stavi. P pfechodu molekuly zpét do kvantového
stavu s mensi energii muze byt vyzaren foton. Nejméné energetické zareni
odpovidd zméndm rotacnich stavu molekul, jde o zafeni v radiovém oboru
spektra (o vlnovych délkach fadové 1072 m). P¥i zméndch vibracnich stavi
fraervenému zareni.

Vsem témto prechodum odpovidaji vinové délky (frekvence) emisnich
resp. absorpénich car. Velmi zndmé je napf. zafeni atomu vodiku s vl-
novou délkou 21.1 cm. Vodik pochopitelné zari i na mnoha jinych vinovych
délkéch, naptiklad ¢ervené zbarveni mlhovin patrné na mnohych obrazcich
je zpusobeno piechodem H(3p)— H(2s) na vlnové délce 656.3nm (Cara
Balmerovy série Ha).

Dale existuji tzv. volné-volné prechody, kdy se nabité ¢astice ionizo-

17
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vaného mezihvézdného plynu vzdjemnym pusobenim prostiednictvim elek-
tromagnetickych sil vychyluji ze svych drah, jinak fe¢eno jsou urychlovany.
Urychlené castice taktéz emituji kvanta elektromagnetického zafeni. Volna
¢astice muze v dusledku volné-volnych prechodu taktéz absorbovat foton, ale
pouze za pritomnosti dalsi ¢astice, aby bylo vyhovéno zdkonum zachovéani
hybnosti a energie.

3.2 Mezihvézdna extinkce

V kapitole 1.1 bylo pojedndno o mezihvézdné extinkci jako o jevu, prfi
kterém dochézi k zeslabovani svétla hvézd prochazejictho mezihvézdnym
prostiedim. K zeslabeni svétla dochazi v pripadé, ze mezihvézdny prostor
je alespon z¢asti vyplnén ne zcela pruzracnou latkou. Pro fyzikalni popis
predpokladejme, ze studujeme extinkci puvodniho zafivého toku Iy vstupu-
jictho do prostiedi s rovnomérné rozmisténymi ¢asticemi o koncetraci n a
s u¢innym pruiezem o. Pokud zafeni urazi v rozptylujicim prostiedi malou
drahu ds, ubude mald ¢dst toku zareni dI. Cést prostupujiciho zafeni, ktera
je v pohlcujicim prostiedi odstinéna, vyjadiuje soucin I(nods). Odstinénim
je mysleno pohlceni fotonu o urcité vinové délce a jeho opétovnym vyzarenim
do ndhodného sméru, poptipadé rozptyl. Souvisi to s déji popsanymi v ¢asti
3.1. Muzeme psat:

dI = —I(nods). (3.1)

Jednd se o jednoduchou diferencidlni rovnici, jiz je mozno feSit separaci
proménnych a naslednou integraci obou stran rovnice. Dostavame pak:

df I 50
— =-nods = In—= —/ nods, (3.2)
I Iy 0

kde sq je délka sloupce s absorbujicim materidlem. Pro zeslabeny tok zafeni
potom plati:

S0
I =Iyexp (—/ nads) = lpexp (—7). (3.3)
0
Zavedli jsme oznaceni:

S0
/ nods = T, (3.4)
0

kde 7 je tzv. optickd tloustka. Hovoiime o opticky tenkém prostiedi, pokud
7 < 1 a o opticky tlustém prostiedi je-li 7 > 1. Za ptfedpokladu, ze se o ve
sledované vrstvé opticky aktivniho materidlu neméni, muzeme ji ve vyrazu
pro optickou tloustku coby konstantu vytknout pfed integral:

S0
7‘:0'/ nds = o Ny,
0

kde Ny je pocet rozptylujicich ¢astic na jednotku plochy ve sloupci o délce
sg ve sméru pozorovani. Pokud jsou rozptylujici ¢astice v tomto sloupci
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rozmistény rovnomérné, muzeme vytknout ve vyrazu pro optickou tloustku
i n. Dostdvame pak:

50
Tzan/ ds =on - sg.
0

7 tohoto vztahu je patrné, ze pii aproximaci pro homogenni prostiedi je
opticka tloustka imérna délce sloupce, tedy vzdalenosti.

V astronomii se méii rozdily intenzit v logaritmické stupnici v jednotkach
zvanych magnitudy. Pro popis pfiristku hvézdné velikosti A v zavislosti na
optické tloustce 7 pouZijeme vztahu:

A= -25log (;) = —2.5log (¢” ") mag = 2.5loge - 7 mag = 1.086 7 mag.
0

Pro hruby odhad lze povazovat piirustek hvézdné velikosti ¢iselné roven

optické tloustce prostiedi. Na zeslabovani svétla hvézd m4 mimo extinkci

vliv i vzdalenost. Vztah odvozeny z Pogsonovy rovnice pro pozorovanou

hvézdnou velikost m hvézdy o absolutni hvézdné velikosti M v urcéitém

spektralnim oboru opraveny o extinkci mé tvar:

m=M +5logr —5+ A.

Pozorovani ukazuji, ze extinkce zavisi na vlnové délce, ve které po-
zorujeme. Pro studium extinkce se proto zavadi tzv. barevné indexy,
které popisuji rozdil hvézdnych velikosti pofizenych v urcitych barvach
(spektrélnich oborech), charakterizovanych efektivni vinovou délkou. Fakt,
ze extinkce zavisi na vlnové délce z mikroskopického hlediska znamena,
ze Ucinny prufez je funkci vilnové délky nasobené geometrickym prafezem
rozptylujicich ¢astic S: o = o(A).S. Tvar funkce o(A) zavisi na mechanismu
extinkce. RozliSujeme téchto nékolik mechanismu:

1. V piipadé, ze velikost rozptylujicich ¢astic je mnohem mensi nez vl-
nova délka rozptylovaného svétla, podili se na extinkci predevsim
Thompsonitiv rozptyl. Tento rozptyl neni zavisly na vlnové délce, proto
o(\) = konstanta.

2. Tzv. Rayleightiv roptyl je rozhodujici v ptipadé, ze vlnova délka
prostupujiciho svétla je srovnatelna s velikosti rozptylujicich ¢éastic.
V takovém pifpadé plati: o(\) ~ A~%. Tento rozptyl zpiisobuje jev
modré oblohy na Zemi.

3. Pokud jde o ¢astice velikosti zrnicek mezihvézdného prachu (100 nm
az 1 pm), bylo laboratornimi pokusy i teoreticky prokazéno, ze G¢inny
prufez je pro pozorovatelnou ¢ast oboru spektra nepiimo imeérny vl-
nové délee, tedy o(A) ~ A7L.

Obrézek 3.1 zachycuje prumérnou extinkéni kiivku mezihvézdného
prostiedi v zavislosti na prevriacené hodnoté vlnové délky.
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AQ)A,
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Obrazek 3.1: Prumérnd extinkéni kiivka. Velikost extinkce je vztazena
pomeérné k extinkei ve fotometrické barvé V (550 nm). V obrézku vyznacena
pismena UBV RI oznacuji charakterictické vinové délky filtri tzv. John-
sonova mezinarodniho fotometrického systému. Strmé maximum pro vl-
novou délku 218 nm je zptisobeno ptitomnosti grafitu v oblacich mezihvézdné
latky.

3.3 Profily absorpé¢nich ¢ar

Spektralni ¢ary nejsou zcela monochromatické (ostré), jsou rozsifované
mnoha zpusoby. Ze studia profilu ¢ar Ize pomoci modelt atmosfér odhadnout
napi. tthové zrychleni na povrchu hvézd, teplotu ¢éi chemické slozeni.

Pro matematicky popis prirozeného profilu spektralni ¢ary lze pouzit
predstavu emitujiciho atomu jako tlumeného harmonického oscilatoru. Na
zékladé tohoto predpokladu lze odvodit tzv. Lorentzuv profil (Dyson,
Williams 1997): ,

(v —w)? + (v/4m)?’
kde -y je sitka profilu ¢ary se stfedem na frekvenci vy. Tento vztah popisuje
profil ¢ary vzniklé spontanni deexcitaci nabuzeného atomu.

Tzv. rozsiteni tlakem souvisi se srazkami ¢astic v atmosféie hvézdy. Na
roz§ifovani ¢ar vzniklych v mezihvézdném prostiedi se v mnohych piipadech
podili mélo, nebot hustoty oblaku ISM byvaji velmi malé, tudiz ke srazkdm
dochézi relativné malo ¢asto.

Dopplerovo rozsiteni spektralnich ¢ar je zpusobeno radidlnim pohybem
zdroje zareni. Pozoruje se ve spektru rotujicich hvézd, vlivem velmi rychlé
rotace pak muze dojit k vyrazné deformaci ¢ar. Tzv. makroturbulence
velkych objemt plynu nebo expanze obalky hvézdy pii explozich maji téz
za nasledek dopplerovské rozsiteni ¢ar. Tepelné rozsiteni, presnéji rozsiteni
neusporadanym tepelnym pohybem ¢astic, je dalsim vyznamnym vlivem na

I(v) x (3.5)
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profil ¢ar. Obecné je dopplerovskym efektem frekvence emitovaného svétla
posunuta vlivem radidlniho pohybu zdroje zareni v, podle rovnice:
Vv—"ryp U

= (3.6)

[40] C

kde c je rychlost svétla. Pfevod mezi frekvenci a vlnovou délkou je definovan
vztahem A = ¢/v. Rozsifeni profilu ¢dry je pak popséno Gaussovou funket:

I(v) o exp (—(v — 19)?/2b%), (3.7)

kde parametr b vyjadiuje tzv. polositku kiivky.



Kapitola 4

Hvézda HD 210809

Hvézda je pod oznactenim HD 210809 vedena v tzv. HD katalogu. Tento
katalog byl sestaven na Harvardské observatoii v USA v letech 1890-1924.
V katalogu HD je dnes zafazeno vice nez ¢tvrt milionu hvézd s piislusnym
spektralnim oznacenim.

Tabulka 4.1: Charakteristiky hvézdy HD 210809 (Savage a kol. 2001, Lamers
akol. 1995, VizieR, Simbad). (M (B, V)—hvézdna velikost ve filtru B, V, 7—
paralaxa (Hipparcos), m—hmotnost, R—polomeér, v,.,q—radidlni rychlost)

RA 22 11™ 38.60°
DE +52° 25" 48.0"
M (B) 7.61 mag

M (V) 7.56 mag

7 [mas] -0.19+0.66
m 38 Mg

R 21.4R¢
Tess 32000 K
Vrad (-80 £5) km.s!

Jednd se o horkou hvézdu spektralniho typu O9Ib. Oznaceni O9
odpovidé tzv. Harvardské spektralni posloupnosti a prakticky odpovida
efektivni teploté hvézdy. Hvézdy spektralni tfidy O jsou charakteristické
vyraznym kontinuem v oblasti UV, kde zpravidla vynikaji silné emisni nebo
absorpéni ¢ary ionizovaného helia. Ve viditelné oblasti spektra pak pozoru-
jeme i ¢ary vodiku, neutrdlniho helia a i vicekrat ionizovanych tézsich prvku
(napf. OIII, NIII, CIII). Pfipona Ib znamend, ze se jednd o veleobra, tedy
hvézdu v pokrocilém stadiu vyvoje. Podle méfeni astrometrické druzice Hip-
parcos se jedna o proménnou hvézdu, nebyla vSak zafazena do zadné kate-
gorie proménnosti.
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Kapitola 5

Zpracovani spektra

V této kapitole pristoupime k samotnému zpracovani zadani, tedy
identifikaci absorpénich car pozorovanych ve spektru hvézdy HD 210809.
Céry vzniklé v mezihvézdném prostiedi jsou odlisitelné od ¢ar vzniklych
v atmosfére hvézdy svym napadnym profilem, ¢asto jsou velmi hluboké a
uzké. Prostiedi, jimiz svétlo hvézdy prochazi, je relativné chladné, coz se
projevuje pravé na tzkém profilu ¢ar. Dédle budou uréeny radidlni rychlosti
(vzhledem ke Slunci) jednotlivych oblaku na spojnici Zemé-HD 210809
z dopplerovskych posuvu ¢ar. Nakonec v diskusi vysledki se pokusime srov-
nat ziskané hodnoty s vysledky uvedenymi v ¢lanku zabyvajicim se podob-
nou problematikou (Cartledge a kol. 2004).

Hubbleuv kosmicky dalekohled (HST-Hubble Space Telescope) ope-
ruje na obézné drize Zemé jiz od roku 1990. Pomoci HST se potizuji
snimky i ve vlnovych délkach, ve kterych je pozorovani na Zemi ztizeno
nebo 1Uplné znemoznéno vlivem atmosféry. Samotné spektrum hvézdy
HD 210809 bylo pofizeno 22. dubna 2001 pomoci spektrografu STIS za
pouziti miizky E140M, pracujici v rozsahu 1150-1700 A. Filtr E140M
pracuje s rozliSenim R = \/AX=45800. Spektrum bylo stazeno ze stranky
http://archive.stsci.edu/scrapbook.php jako ASCII tabulka jiz nakali-
brované a upravené.

5.1 Identifikace car

Studované absorpéni intersteldrni ¢ary vznikaji v mezihvézdném prostiedi
na spojnici hvézda-pozorovatel. Vznikaji absorpci svétla hvézdy atomy
nebo ionty, ze kterych jsou slozeny oblaky mezihvézdné latky, jimiz svétlo
prochazi. Pokud zname vlnovou délku svétla, kterou v laboratornich
podminkéch tyto prvky absorbuji, muzeme je srovnat s vlnovymi délkami
car ze spektra hvézdy a identifikovat tak jednotlivé prvky.

Timto zpusobem muzeme piiblizné uréit chemické slozeni oblasti mezi-
hvézdné latky mezi ndmi a pozorovanou hvézdou. Fakt, ze ¢ary nékterych
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prvku ve spektru nenalezneme neznamend, Ze se piislusné prvky v mez-
ihvézdném prostiedi mezi pozorovanou hvézdou a nami nevyskytuji.

Tabulka 5.1: Absorpéni ¢dry iontu. Tuéné jsou vyznaceny ¢ary identifikované
ve spektru hvézdy HD 210809.

Tont A [A] Tont A [A] Tont A [A] Tont A [A]
HI 1215.67 | O1 1302.17 | SiIIT 1206.51 | CrII  2056.2
CI 1656.93 1355.6 SiIV  142.77 2062.2
1560.31 1348.6 1393.76 | MnlIl 2576.88
127721 | Mgl 2852.13 | PII 11528 2594.5
CII 1334.53 2026.48 1301.9 | Fell 1608.45
2325.4 AlIl 1670.79 1532.5 2344.21
1335.71 | Sill  1808.01 | SII 1259.5 2374.46
CIV  1548.19 1526.71 1253.8 | Nill  1317.22
1550.76 1304.37 1250.6 1370.13
NI 1199.9 1260.42 | Call 3968.47 1741.55
1159.8 1193.29 3933.66 | ZnIl  2026.14

Laboratorni vinové délky absorpénich ¢ar byly pievzaty ze ¢lankt Mor-
ton (1975) a Cox (1999). Tabulka 5.1 shrnuje nejcastéji se vyskytujici ionty
mezihvézdné latky projevujici se v ultrafialové oblasti spektra (Cox 1999).

Identifikace aborpénich ¢ar nebyla vzdy zcela jednoznaéna. Ve dvou
pifpadech nebylo mozno rozhodnout, ktery prvek dané ¢afe nélezi, nebot
jejich laboratorni vlnové délky si jsou velmi blizké. Konkrétné nebylo mozné
pouze na zakladé srovnani ¢ar s laboratornimi vilnovymi délkami rozhodnout,
zda Géra na vlnové délce 1302.03 A pifslusf jednou ionizovanému fosforu P 11
(Ao = 1301.9 A) nebo neutralnimu kysliku O T (Ao = 1302.17 A). Déle nebylo
mozné rozhodnout na spoétené vinové délce 1304.25 A mezi prvky OT (Ao
= 1304.86 A) a Sill (\g = 1304.37 A).

5.2 Fity jednotlivych ¢ar

Fitovani profili ¢ar bylo provedeno programem Gnuplot, pouzivajici ne-
linearn{ regresi metodou nejmensich ¢tvercli. Metoda nejmensich ¢tverci je
zaloZena na hleddni minima souc¢tu kvadratt rozdilt mezi naméfenymi daty
a funkénimi hodnotami regresni analytické funkce. Minimum, které pro-
gram nalezne, nemusi byt minimem globalnim, s timto problémem jsem se
v8ak pri fitovani nesetkal, coz dokumentuji obrazky fitovanych ¢ar. Soucasti
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Obrazek 5.1: Spektrum hvézdy HD 210809 v ultrafialové oblasti (HST).
Prubéh kontinua je dén predevSim dé&ji v atmosféie hvézdy, stejné tak
vyrazné §iroké absorpéni ¢ary. Velmi vyrazné emisni ¢ary, tzv. P Cyg profily,
jsou zpusobené silnym hvézdnym vétrem. Mezihvézdna litka se ve spektru
projevuje velmi tizkymi hlubokymi absorpénimi ¢arami, pro nékteré prvky
jsou €ary oznaceny.

vystupnich dat programu byly i nejistoty uréeni viech zadanych parametru.

Redlny profil mezihvézdné absorpéni ¢ary byva kombinaci Lorentzova a
Gaussova profilu, pro vypocet pfesného stiedu ¢ar vSak postacilo uvazovat
pouze profil Gaussuv. Pro urceni tvaru fitovaci funkce vyjdeme z rovnice 3.4,
pficemz G¢inny prufez je roven (v jednotkové soustavé CGS, Rutten 2003):

7'('62

@, (5.1)

g =
MeC

kde m, je hmotnost elektronu, e elementarni naboj a f sila oscilatoru. Silu os-
cilatoru lze vypocitat pomoci teorie kvantové mechaniky. Pro dalsi studium
mezihvézdné latky, zejména pro zjisténi podrobnéjsiho chemického slozeni
ISM by bylo potfeba uvazovat i tento parametr. Dosadime-li ¢ do rovnice
3.4 dostavame:

7T€2

T\ =

-f-<I>>\/ Ondds, (5.2)
0

MeC
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kde ng je koncentrace atomu (iont) v dolni hladiné. Funkce ®, je zavisld
pouze na vlnové délce a odpovidda Gaussovu profilu. Déale dosadime do
rovnice 3.3 pro relativni tok W:

U = exp(—aexp(—(\ — A\g — AN)?/2b?)), (5.3)

kde parametr AM odpovidd posunu ¢ary ve spektru vzhledem k labora-

/7 7 7 ~ d 2 ~
torni vlnové délce a bezrozmérny parametr a = I - f . [ ngds. Viechny
€

vypoctené parametry jsou i s odhady neurcitosti uvedeny v tabulce 5.2.

Tabulka 5.2: Parametry regresnich funkei pro jednotlivé ¢ary

Tont X [A] AMN[A] 6ax[A] a6, bIA] & [A]
CII 1334553 -0,132 510°% 307 0.3 0.355 0.008
PII 1301,9 0,129 121074 30.69 043 0.35 0.0l
O 1302,17 -0,141 12:107* 30.69 043 035 0.01
O1 130486 -0,617 5107% 28.89 0.17 0.329 0.006
Fell 160845 -0,152 9-107% 30.34 021 0.357 0.007
Al 1670,79 -0,180 81074 28.83 0.18 0.38 0.01
SiIl 1260,42 -0,097 6-107* 29.36 0.2 0.43 0.1
Sill 1304,37 -0,127 510~ 28.89 0.17 0.329 0.006
Sill 1526,71 -0,163 510~% 31.29 0.37 0.343 0.009
SII 1250,6 -0,142 71074 28.96 0.27 0.265 0.009
SII 12538 -0,113 91074 28.68 0.24 0.231 0.008
SII 1259,5 -0,009 91074 29.25 0.33 0.259 0.011

Na obrazcich 5.2-5.13 jsou uvedeny ukédzky fitovanych car. Body
vyznacCuji naméfend data, prolozena kfivka je regresni funkce 5.3.
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Tok le11*{erg/cm”2/s/A]

Tok le11*[erg/em"2/s/A]

Tok le11*{erglcm”2/s/A]

3.5

25

15

0.5

-0.

S5

.5
1304

1304.05 1304.1 1304.15 1304.2 1304.25 1304.3 1304.35
Vinova delka [A]

Obrazek 5.5: O T 1304.86 A

1304.4

1304.45

1.6

o coo

-0.2 L L L L L L L L L
1670.35 1670.4 1670.45 1670.5 1670.55 1670.6 1670.65 1670.7 1670.75 1670.8 1670.85
VI A

Inova delka [A]

Obrézek 5.6: Al IT 1670.79 A

1.6 -

1.4

1.2

0.8

0.6 [

0.4

0.2

o

-0.2
1608.05

1608.1 1608.15 1608.2 1608.25 1608.3 1608.35 1608.4 1608.45
Vinova deika [A]

Obrazek 5.7: Fe 11 1608.451 A

1608.5

1608.55



5.2. FITY JEDNOTLIVYCH 29

3.5

25

15

Tok 1el1*ferglem”2/s/A]

0.5 -

560 B

1304.05 1304.1 1304.15 1304.2 1304.25 1304.3 1304.35 1304.4
Vinova delka [A]

-0.5
1304 1304.45

Obrazek 5.8: Si 11 1304.37 A

Tok 1e11*erg/cm”2/s/A]

00 po0a® 0p00

o .
1526.3 1526.35 1526.4 1526.45 15265 1526.55 1526.6 1526.65 1526.7 1526.75 1526.8
Vinova delka [A]

oo 22

Obrazek 5.9: Si II 1526.71 A

25 T T T T T T T T T T

9

15

Tok 1el1*[erglem”2/s/A]

0.5 -

°

505,
o8,
°

0% 00 &, ©.
o 0507 9% 5 64006°%0,

o.
e

ZPSISES
PRERSS

-0.5
1260.05

1260.1 1260.15 1260.2 1260.25 1260.3 1260.35 1260.4 1260.45 1260.5 1260.55 1260.6

Vinova deika [A]

Obrazek 5.10: Si 11 1260.42 A



30

5. ZPRACOVANI SPEKTRA
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5.3 Radialni rychlosti

K vypoctu radiadlnich rychlosti byly pouzity posuny vinovych délek A\ iden-
tifikovanych car vuci laboratornim vlnovym délkam A (viz tabulka 5.2).
Chyby radialnich rychlosti byly uréeny ze zakona Siteni chyb. Je-li:
AN
VUp =C- TO, (54)
pak ze zakona §ifeni chyb plati:

vy dAN

5 dar = c- 22X,
" TaAN) MM T TN

V tabulce 5.3 jsou vypsdny vSechny fitované ¢ary, vypoctené radidlni
rychlosti a rovnéz chybové intervaly vypoctenych rychlosti. Hodnoty posunu
¢ar jsou vypsany v tabulce 5.2.

Tabulka 5.3: Radidlni rychlosti

(5.5)

Tont Ao [A] v [kms™Y §, [kms™ 6y el

CII 133453  -29,70 0,10 0,43 %
PII 13019 29,70 0,30 0,91 %
Ol 130217  -32,50 0,30 0,83%
Ol 1304,86 -141,95 0,11 0,08 %
FeIl 160845  -28,40 0,17 0,6 %
ALl 1670,79  -32,43 0,14 0,44 %
SiIl 126042  -23,12 0,14 0,61 %
Sill 130437  -29,30 0,10 0,39%
Sill 1526,71  -32,03 0,11 0,3%
SII  1250,6  -34,04 0,17 0,5%
SII 12538  -27,01 0,21 0,78%
SI 12595  -23,71 0,20 0,86 %

Radialni rychlosti jsou vypocteny vzhledem ke Slunci. Posun absorpéni
¢ary k mensim vlnovym délkdm odpovida pohybu smérem ke Slunci, u po-
sunu ¢ary i u rychlosti tedy vychézi zaporné znaménko a naopak.

5.4 Diskuze vysledkua

Predpoklddame, ze jeden oblak mezihvézdné latky se projevuje vice nez jen
v jedné ¢are. Z tabulky 5.3 lze vidét, ze nékteré rychlosti jsou si velmi blizké
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(chybové intervaly se v nékterych piipadech piekryvaji). Naopak muzeme
tohoto faktu vyuzit k jednozna¢énéjsi identifikaci ¢ar, u nichz nebylo mozno
fici, kterému prvku odpovidaji. Napiiklad nebylo mozné rozhodnout, zda
¢ara na vinové délce 1302.03 A piislusi jednou ionizovanému fosforu P IT (Mo
=1301.9A, v, =29.7 km.s~!) nebo neutralnimu kysliku O T (Ao = 1302.17 A,
v, =-32.5km.s!). Ze ziskanych vysledkii lze usoudit, Ze se jedn4 o absorpéni
¢aru kysliku, nebot velmi blizkou radidlni rychlost{ se projevuje napt. ¢ara
jednou ionizovaného kiemfku Si IT (\g = 1526.71A, v, = -32.03km.s™!)
nebo jednou ionizovaného hlinfku A1 (A\g = 1670.79 A, v,, = -32.4km.s™1).

Déle nebylo mozné rozhodnout na spoctené vinové délce 1304.25 A mezi
prvky OT (Ao = 1304.86 A, v, = -141.9km.s ') a SiIl (Ao = 1304.37 A, v, =
-29.3km.s~!). V tomto piipadé bych se piiklonil k absorbci iontu kiemiku
Sill, protoze podobné radidlni rychlosti odpovidda posun ¢ary uhliku CII
(Mo = 133453 A, v, = -29.7km.s71).

Cartledge a kol. (2004) pfi studiu ¢ar kysliku a vodiku v mezihvézdném
prostiedi ve sméru nékolika hvézd, mezi nimi i HD 210809, uvadéji radidlni
rychlosti komponent mezihvézdnych oblaku. Uvadéji celkem 9 komponent, o
rychlostech v km.s™!: -52.1, -46.1, -38.5, -34.2, -28.3, -20.1, -13.8, -9.1, -1.5.
V této préaci byly identifikovany t¥i oblaky mezihvézdné latky, o rychlostech
v km.s7! vzhledem ke Slunci: (-29.1+0.7), (-23.440.4), (-32.3+£0.3).
Do téchto komponent nebyly zapocteny posuny car SII A1250.6 A a SII
A1253.8 A. K proklddani byly pouzity pouze opticky tlusté ¢éry, které
mohly vzniknout slozenim absorpcnich ¢ar nékolika mezihvézdnych oblaku.
Rychlosti ziskané pouze ze studia opticky tlustych ¢ar pak mohou odpovidat
stfednim rychlostem vice mezihvézdnych oblakt. Pro podrobnéjsi urcéeni
rychlosti by bylo tieba studovat ¢ary, které nejsou opticky tlusté.



Z.aver

Ve spektru hvézdy HD 210809 potizeného Hubbleovym kosmickym
dalekohledem (HST) bylo identifikovano 10 absorpénich ¢ar atomu nebo
iontu vzniklych v mezihvézdném prostiedi. Z dopplerovskych posunu car
byly uréeny radidlni rychlosti tii oblaka ISM. Zaroven byly nékterym ¢aram
jednoznacnéji pritazeny odpovidajici prvky.

7 porovnani s dostupnymi vysledky v literatufe lze konstatovat neshodu
jednotlivych komponent ISM v #adech jednotek km.s™! (Cartledge a kol.
2004), coz je zfejmé zapii¢inéno piitomnosti vice oblaku ISM ve sméru
hvézdy HD 210809 absorbujicich na vzdjemné blizkych vinovych délkach.

Pro dalsi studium by bylo potieba zvazit i ostatni parametry profily car
prolozenych funkci, zejména parametr zavisly na sile oscilatoru f. Jeho po-
moci by bylo mozné zjistit napiiklad koncentraci jednotlivych zastoupenych
prvku. Déle by bylo tieba provéfit, zda se identifikované prvky projevuji
absorpci i na jinych vinovych délkach, aby bylo mozno konkrétnéji urcit za-
stoupeni chemickych prvkua v oblacich ISM. Pomohlo by to zpfesnit radidlni
rychlosti, nebot by bylo mozné rozligit vice oblakil ve sméru studované
hvézdy. K tomuto ucelu je tfeba studovat i opticky méné tlusté cary. Z
¢asovych duvodu nebylo mozné témito kroky pokracovat. Dalsi studium
mezihvézdného prostiedi ve sméru hvézdy HD 210809 nabizi mnoho dalsich
informaci a cennych zkuSenosti.
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