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Abstrakt

Tato práce se zabývá studiem mezihvězdné látky. Prvńı část práce se
věnuje teoretickému popisu mezihvězdné látky, druhá část zahrnuje vlastńı
zpracováńı spektra hvězdy HD 210809, poř́ızeného Hubbleovým dalekohle-
dem v ultrafialové oblasti spektra.

Zaměřuji se na zjǐstěńı př́ıtomnosti jednotlivých chemických prvk̊u
v oblaćıch mezihvězdné látky ve směru hvězdy HD210809 a z analýzy
spektra této hvězdy určuji radiálńı rychlosti jednotlivých oblak̊u.

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 HD210809 and we have
determined radial velocities of individual clouds from the analysis of the
spectrum.
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3.1 Interakce látky a zářeńı . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17
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5 Zpracováńı spektra 23
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Úvod

Mezihvězdná látka, ve všech svých formách a podobách, hraje ve vesmı́ru
bezesporu d̊uležitou roli, zejména ve vývoji hvězd a jejich planetárńıch sys-
témů. Studium mezihvězdného prostřed́ı pokrývá mnoho oblast́ı fyziky, od
fyziky mikrosvěta až po úvahy o makroskopických objektech a jejich dyna-
mice. Velmi d̊uležitá je aplikace kvantové mechaniky, která nám umožňuje
mimo jiné pochopit procesy interakce elektromagnetického zářeńı s atomy a
molekulami, ale i popsat vzájemné p̊usobeńı mikročástic mezi sebou, pocho-
pit vznik spektrálńıch čar, u mezihvězdné hmoty pak předevš́ım čar ab-
sorpčńıch.

Prostor mezi hvězdami, potažmo mezi jednotlivými galaxiemi, neńı
zdaleka prázdný. Hmotu, kterou v mezihvězdném prostřed́ı nalézáme,
nazýváme mezihvězdná látka (v anglické literatuře se lze často setkat se
zkratkou ISM—interstellar medium). Do této kategorie spadá prakticky
veškerá hmota netvoř́ıćı samotné hvězdy či jejich planetárńı systémy, ačkoliv
přesná definice nebyla vytvořena, nebot’ mezihvězdná látka je charakteri-
stická širokým rozsahem vlastnost́ı, at’ už se jedná o teplotu (od deśıtek
kelvin̊u typických pro obř́ı molekulové oblaky až po teploty v řádech 106 K),
hustotu (v rozmeźı až pěti řád̊u), chemické složeńı či rozměry (od desetin až
po stovky světelných let).

Mezihvězdá látka zahrnuje veškeré elementárńı částice, atomy r̊uzných
prvk̊u v základńım i ionizovaném stavu, molekuly r̊uzných velikost́ı a
složitost́ı, a to jak organické tak i anorganické, částice prachu a zahrnujeme
zde i kvanta elektromagnetického zářeńı, tedy fotony. Pokud jde o hypote-
tickou, tzv. skrytou hmotu, zpravidla se do mezihvězdné látky nezahrnuje.
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Kapitola 1

Mezihvězdná látka

V této kapitole jsem čerpal předevš́ım ze zdroj̊u [1], [2], [4] a [7].

1.1 O objevu

V prvńı polovině 18. stolet́ı bylo jen několik astronomů, kteř́ı věřili v exis-
tenci mezihvězdné látky, projevuj́ıćı se zeslabováńım světla hvězd, které
skrze tuto látku procháźı. V roce 1847 přǐsel Friedrich Georg Wilhelm
Struve (1793-1864) s argumentem pro existenci mezihvězdné látky. Jeho
argument byl postaven na statistice počtu hvězd: pokud bychom studovali
závislost logaritmu počtu hvězd log(N(m)) o hvězdné velikosti m a jasněǰśıch
v určitém zorném poli na hvězdné velikosti m, měli bychom za předpokladu
rovnoměrného rozmı́stěńı hvězd v prostoru dostat př́ımku znázorněnou na
obrázku 1.1. Statistika ukazuje, že mezi teoretickou a pozorovanou závislost́ı
je patrná odchylka. Všechny hvězdy jistě nemaj́ı stejnou absolutńı hvězdnou
velikost, jinými slovy slabš́ı hvězdy nemuśı být nutně dál než hvězdy jasněǰśı,
ale tento fakt výslednou statistiku ovlivńı jen málo. Pouhýma očima lze
postřehnout, že slabš́ıch hvězd je daleko méně, než by se dalo čekat.

Renomovaný astronom Edward Charles Pickering (1846–1919) si při
spektroskopickém rozboru dvojhvězdy Mizaru povšiml jedné absorpčńı čáry,
která neměnila svoji vlnovou délku. Při vzájemném oběhu složek dvojhvězdy
kolem společného těžǐstě by měly čáry vzniklé v atmosférách těchto hvězd
měnit periodicky svoji polohu ve spektru vlivem Dopplerova efektu, což by
odpov́ıdalo změnám radiálńıch rychlost́ı složek. Nepohybuj́ıćı se absorpčńı
čára (později se ukázalo, že jde o čáru ionizovaného vápńıku Ca II) tedy
musela vzniknout někde jinde. Stejnou čáru pozoroval v roce 1904 Johannes
Franz Hartmann (1865-1936) ve spektru dvojhvězdy δ Orionis.

Přes tyto indicie dokonce ještě v roce 1919 Harlow Shapley (1885-
1972) na základě svých měřeńı považoval existenci mezihvězdné látky za
neprokázanou.

Daľśı pozorováńı potvrzuj́ıćı existenci mezihvězdné látky předložil
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Obrázek 1.1: Závislost počtu hvězd na hvězdné velikosti. Svislé sloupce na
obrázku označuj́ı počet hvězd v daném intervalu hvězdných velikost́ı. S ros-
toućı hvězdnou velikost́ı roste také vzdálenost, do které můžeme dohlédnout
a s ńı roste počet hvězd v zorném poli. Pokud bychom neuvažovali extinkci,
byla by tato závislost monotónně rostoućı (př́ımka v grafu). Z obrázku je pa-
trné, že odklon od teoretické př́ımkové závislosti roste s hvězdnou velikost́ı,
potažmo se vzdálenost́ı, ukazuje to tak na nezanedbatelnou extinkci.

Robert Julius Trümpler (Trümpler 1930) ve své práci “Absorption of light
in the galactic system”. Při určováńı vzdálenost́ı objekt̊u ve vesmı́ru mo-
hou být použity r̊uzné metody, přičemž některé jsou ovlivněny mezihvězd-
nou extinkćı (např. výpočty vycházej́ıćı z fotometrického studia, na základě
hvězdných velikost́ı), jiné nikoliv (odvozené z vlastńıho pohybu hvězd ve
hvězdokupách nebo z pozorovaného úhlového pr̊uměru hvězdokup). Z vy-
braného vzorku hvězdokup, u nichž byla zjǐstěna vzdálenost oběma zp̊usoby,
zjistil ve vypočtených vzdálenostech systematickou odchylku, která byla
úměrná skutečné vzdálenosti (tedy určené metodou neovlivněnou zeslabeńım
světla). Tento jev lze vysvětlit extinkćı, kterou Trümpler určil v pr̊uměru na
0.67 mag/kpc.

1.2 Důkazy existence ISM

Kromě výše uvedených d̊ukaz̊u však máme i jiné nepopiratelné známky exis-
tence ISM. Vesmı́r je (přes vysokou úroveň současných znalost́ı fyzikálńıch
zákonitost́ı) oblast́ı, o které máme jen kusé a často neúplné informace. As-
tronomové se je snaž́ı skládat dohromady, aby tak vznikl jasněǰśı obrázek
představy o vesmı́ru. Ne vždy ale můžeme ihned věřit našim závěr̊um, je
třeba je podpořit. Ve fyzice se tak děje experimentem, ale astronomie takové
možnosti bohužel nemá (těžko si lze představit např́ıklad laboratoř s malou
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experimentálńı hvězdou). Je pak třeba hledat podporu jednotlivých tvrzeńı
jinými, nezávislými metodami.

Ve výjimečných př́ıpadech můžeme pozorovat mezihvězdný oblak př́ımo.
Pokud je pobĺıž oblaku mezihvězdné látky zdroj zářeńı, nejčastěji hvězda,
bude tato mezihvězdná látka část zářeńı hvězdy rozptylovat, a my je můžeme
detekovat. Těmto mlhovinám se ř́ıká reflexńı, jejich spektrum v zásadě
odpov́ıdá bud́ıćım hvězdám.

Studium gravitačńıch efekt̊u v Galaxii nám může dát nepř́ımý d̊ukaz
existence mezihvězdné látky, mimoto lze źıskat představu o horńı mezi jej́ı
hustoty (Dyson, Wiliams 1997). Úvaha vypadá následovně: na hvězdu ve
vzdálenosti z od roviny Galaxie p̊usob́ı složka gravitačńıho zrychleńı gz ve
směru k jej́ı rovině, vyvolaná gravitačńı interakćı hvězdy a hmoty galak-
tického disku, tedy hvězd, mezihvězdné látky a temné hmoty. Pokud bychom
takto zkoumali vzorek hvězd o r̊uzných vzdálenostech z, dostali bychom
závislost gz na z, tedy gz = f(z). Středńı hustotu veškeré hmoty v disku
Galaxie označ́ıme ρ, a tu lze vyjádřit prostřednictv́ım změny zrychleńı se
vzdálenost́ı, tedy ρ ∼ dgz/dz. Odtud již lze hustotu vypoč́ıtat: vycháźı
zhruba 10−20 kgm−3. Známé hvězdy se na této hodnotě pod́ılej́ı asi d́ılem
4 · 10−21 kgm−3, tedy na hustotu nezapoč́ıtaných hvězd, mezihvězdné látky
a jiných př́ıpadných objekt̊u připadá 6 · 10−21 kgm−3. Je třeba zd̊uraznit,
že se jedná pouze o horńı limitu středńı hustoty, nebot’ na dynamiku hvězd
má daleko větš́ı vliv hypotetická temná hmota.

Existuj́ı i daľśı d̊ukazy existence ISM, které budou podrobněji probrány
v kapitolách 2 a 3.

1.3 Rozložeńı v prostoru

V rámci Galaxie nejsou jednotlivé oblaky mezihvězdné látky rozmı́stěny
zdaleka rovnoměrně. Soustřed’uj́ı se zejména v rovině disku galaxie, a po-
zorováńı mezihvězdných oblak̊u v jiných galaxíıch ukazuj́ı na to, že dokonce
ani zde neńı rozložeńı zcela symetrické. Nejv́ıce oblak̊u pak nacháźıme
v oblastech spirálńıch ramen, zejména pak na vnitřńıch stranách ramen.
Naopak lze tento poznatek využ́ıt ke zkoumáńı spirálńı struktury naš́ı
Galaxie. Z toho lze usoudit (a pozorováńı to potvrzuj́ı), že odklon od teo-
retické lineárńı závislosti počtu hvězd na hvězdné velikosti je největš́ı pro
oblasti kolem Mléčné dráhy.

1.4 Vztah mezihvězdné látky a hvězd

Gravitačńım zhrouceńım hustých a zpravidla relativně chladných mračen
mezihvězdné látky vznikaj́ı zárodky nových hvězd. Hvězdy během vývoje
ztrácej́ı velkou část své obálky, zejména rané hvězdy mohutným hvězdným
větrem mohou postupně odhodit podstatnou část své počátečńı hmoty.
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Vzhledem k tomu, že tyto vrchńı vrstvy atmosfér bývaj́ı jen málo znečǐstěny
produkty jaderného hořeńı v jádře, může odhozený materiál po čase opět
vytvářet nové hvězdy. Takto mohou vznikat oblasti, ve kterých se neustále
rod́ı a zanikaj́ı generace hvězd.

Těžš́ı prvky, taktéž pozorovatelné v mezihvězdném prostřed́ı, se do
mezihvězdného prostoru dostávaj́ı při výbuš́ıch supernov. Daľśı možnost́ı
je hvězdný v́ıtr chladných a horkých hvězd, kde se produkty jaderného
hořeńı např́ıklad vlivem konvektivńıho promı́cháváńı materiálu dostávaj́ı na
povrch, odkud mohou být hvězdným větrem odváty do mezihvězdného pros-
toru.

Výbuchy supernov a hvězdný v́ıtr mohou vytvářet rázové vlny š́ı̌ŕıćı se
vysoce nadzvukovými rychlostmi. Tyto vlny maj́ı vliv na dynamiku oblak̊u
mezihvězdného materiálu a docháźı zde k zahř́ıváńı na teploty v řádu milion̊u
kelvin̊u. Dále mohou mı́t tyto vlny za následek odstartováńı zrodu nových
hvězd, nebot’ mohou předat chladnému oblaku mezihvězdné látky potřebný
prvńı impuls k procesu hrouceńı, během něhož se zvyšuje uprostřed oblaku
teplota a hustota natolik, aby se mohly zažehnout termojaderné reakce.



Kapitola 2

Formy a podoby
mezihvězdné látky

Podkladem pro napsáńı této kapitoly byly předevš́ım zdroje [1], [7] a [10].

2.1 Mezihvězdný prach

Mezihvězdný prach, tedy částečky mezihvězdné látky pevného skupen-
stv́ı, tvoř́ı zhruba 1 % hmotnosti veškeré mezihvězdné látky. I přes tento
malý hmotnostńı pod́ıl je mezihvězdný prach velmi d̊uležitý právě při
vzniku nových generaćı hvězd a jejich planetárńıch systémů. Po chemické
stránce jsou v něm zastoupeny prvky těžš́ı než helium (např. uhĺık) a
r̊uzné sloučeniny, krystalky křemičitan̊u, organické sloučeniny s benzenovým
jádrem (polycyklické uhlovod́ıky), někdy i krystalky vodńıho ledu.

Na mezihvězdné extinkci se nejv́ıce pod́ıĺı právě mezihvězdný prach,
přestože koncentrace částic bývá velmi ńızká (vzdálenost sousedńıch částic
je v pr̊uměru několik deśıtek metr̊u). Studium extinkce v ultrafialovém a
infračerveném oboru ukazuje na výrazné strmé maximum extinkce na vl-
nové délce 218 nm. Tento extrém je zp̊usoben př́ıtomnost́ı částeček grafitu
v mezihvězdném prachu. Neńı dosud zcela jasné, jak se mohl uhĺık v mezi-
hvězdném prostřed́ı uspořádat do takovéto poměrně symetrické struktury.

Zaj́ımavé je, že světlo procházej́ıćı skrze prašné oblasti je lehce polari-
zované. To ukazuje na fakt, že částečky mezihvězdného prachu nejsou zcela
sféricky symetrické—jsou natočeny deľśı stranou kolmo k siločarám magne-
tického pole, procházej́ıćıho Galaxíı.

2.1.1 Oblaky prachu

Mezihvězdný prach se často shlukuje do mezihvězdných oblak̊u prachu o
pr̊uměru od zlomk̊u světelných let až do zhruba 200 světelných let. Malé a
velmi husté oblaky o rozměrech řádově v parsećıch nazýváme Bokovy globu-
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12 2. Formy a podoby mezihvězdné látky

le. Bývaj́ı takřka nepr̊uhledné a pozorováńı prokázala, že uvnitř globuĺı se
nacházej́ı mladé hvězdy. Oblaky prachu se projevuj́ı zejména zeslabováńım
světla vzdálených objekt̊u, ale výjimečně mohou i samy zářit jako tzv.
reflexńı mlhoviny. Teplota těchto oblak̊u bývá řádově v kelvinech, proto
se samy opticky neprojevuj́ı. Oblaky prachu jev́ı silnou koncentraci k rovině
Galaxie. Vzhledem k tomu, že v této rovině lež́ı také Slunce, bráńı nám ex-
tinkce bĺızkých oblak̊u v pozorováńı oblak̊u vzdáleněǰśıch. Lepš́ı informaci o
oblaćıch prachu máme z pozorováńı v infračerveném oboru, nebot’ viditelné
zářeńı, které oblaky prachu částečně pohlcuj́ı, vyzář́ı v dlouhovlněǰśı oblasti
spektra.

Radioastronomie nám poskytuje také mnoho informaćı o oblaćıch prachu
a jejich složeńı, nebot’ molekuly zastoupené v těchto oblaćıch mohou zářit
v rádiové oblasti, která je velmi dobře detekovatelná i na Zemi.

2.2 Mezihvězdný plyn

Chemické složeńı mezihvězdného plynu je podobné chemickému složeńı at-
mosfér hvězd: nejčastěji zastoupeným prvkem je vod́ık, následuje helium
a těžš́ı prvky, a to v poměru zhruba 1000:80:1. I hmotnostně je nejv́ıce
zastoupen vod́ık (cca 70 %), ve své neutrálńı podobě (oblasti H I), io-
nizovaný (oblasti H II) i v podobě dvouatomové molekuly (H2–zejména
v molekulových oblaćıch). Dále helium, ovšem pouze v atomárńı podobě.
Z molekul je dále hojně zastoupen oxid uhelnatý CO, voda H2O či formalde-
hyd H2CO.

Oblasti tvořené mezihvězdnými molekulami nazýváme molekulové
oblaky. Nicméně velmi d̊uležitým prvkem molekulových oblak̊u jsou právě
částečky mezihvězdného prachu, které plńı funkci jakési tepelné izolace–
odvád́ı přebytečné teplo zářeńım pryč a udržuj́ı tak molekulový oblak na
stálé teplotě několika kelvin̊u. Nejvýznamněǰśı složku molekulového oblaku,
molekulárńı vod́ık H2, je velmi těžké detekovat, nebot’ nevyzařuje ani ve
vizuálńım ani v rádiovém oboru spektra. Proto se k identifikaci molekulových
oblak̊u využ́ıvá jiných molekul, zejména dobře detekovatelného oxidu uhel-
natého CO, který vyzařuje na vlnové délce 2.6 mm. Pomoćı těchto tzv. in-
dikátorových molekul lze zjǐst’ovat mimo jiné např́ıklad teplotu či hustotu
oblak̊u.

2.2.1 GMC

Většina mezihvězdné látky (v́ıce než polovina) je koncentrována v tzv.
obř́ıch molekulových oblaćıch (GMC–giant molecular clouds). Jsou to
gravitačně vázané mezihvězdné objekty s poměrně složitou vnitřńı struk-
turou, udržované v rovnovážném stavu pohybem tzv. jader, vnitřńıch
část́ı oblaku s poněkud vyšš́ımi teplotami (∼100-200 K), charakteristickými
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rozměry 0.2 - 3 světelné roky a hmotnostmi v rozmeźı 10 až 1000 hmot-
nost́ı Slunce. Celkově mı́vaj́ı GMC rozměry řádově stovky světelných let a
hmotnosti v rozmeźı 105 až 106 hmotnost́ı Slunce. V nitru GMC vznikaj́ı
gravitačńım kolapsem látky nové hvězdy. Tyto nové hvězdy nejprve začnou
oblak zahř́ıvat, prachové částice se odpař́ı a plyn posléze hvězda odvane
svým hvězdným větrem. Hvězdy takto odhod́ı svoji zárodečnou plynnou
obálku a osamostatńı se. Materiál GMC postupně opět chladne, aby se
po nějaké době opět stal potenciálńım mı́stem zrodu nové generace hvězd.
Obř́ıch molekulových oblak̊u jsou v naš́ı Galaxii zhruba 2000.

2.2.2 Oblasti neutrálńıho vod́ıku

Astrofyzikálně je velmi d̊uležité zářeńı neutrálńıho vod́ıku s vlnovou délkou
21.1 cm. Je zp̊usobeno hyperjemným rozštěpeńım základńı energiové hladiny
atomu vod́ıku. V tzv. oblastech H I, zpravidla velmi chladných (s teplotou
zhruba 80 K), nalézáme atomy vod́ıku takřka výlučně v základńım stavu.
Takové atomy by se neměly nijak opticky projevovat. Elektron a vod́ıkové
jádro mohou mı́t své spiny vzájemně orientovány bud’ souhlasně nebo ne-
souhlasně (pr̊uměty spinu jádra vod́ıku i elektronu mohou nabývat pouze
dvou hodnot: ±1/2 h̄). Stav, kdy maj́ı spiny orientovány souhlasně, je vlivem
Pauliho vylučovaćıho principu metastabilńı. Přestože atom v tomto stavu
může setrvat velmi dlouho (v pr̊uměru několik milion̊u let), je dř́ıve či
později nucen přej́ıt do stavu stabilńıho, kdy jsou spiny jádra a elektronu
nesouhlasně orientovány. Při tomto přechodu je vyzářen foton s frekvenćı
1420.4MHz, která odpov́ıdá právě vlnové délce 0.211m.

K nabuzeńı do nestabilńıho stavu v tomto př́ıpadě docháźı zejména
nepružnými srážkami částic. Může však doj́ıt i k tomu, že atom vod́ıku pohlt́ı
foton o vlnové délce 0.211m. Takový foton ale také může stimulovat k deex-
citaci již nabuzený atom, přičemž se uvolńı daľśı foton se stejnou frekvenćı
i směrem š́ı̌reńı. Tomuto jevu ř́ıkáme stimulovaná emise, nebo jinými slovy
negativńı absorpce, nebot’ zde docháźı k interakci, kde se foton neztrat́ı, ale
naopak “zdvoj́ı”.

Abychom mohli pozorovat emise neutrálńıho vod́ıku, je třeba, aby se
atomy př́ılǐs často nesrážely. Mohlo by totiž docházet k tzv. superpružným
srážkám, při kterých jeden excitovaný atom srážkou nabud́ı jiný atom
v základńım stavu, t́ım se deexcituje, ale žádný foton při tom vyzářen neńı.
Pokud by středńı doba mezi srážkami byla o mnoho řád̊u menš́ı než doba,
kterou vydrž́ı atom v nabuzeném stavu, zářeńı bychom nepozorovali.

Pro odhad středńı doby mezi dvěma po sobě následuj́ıćımi srážkami ts
použijeme zjednodušeného předpokladu, že plyn je složen pouze z atomů
neutrálńıho vod́ıku a chová se jako ideálńı plyn. Ke srážce dojde tehdy,
přibĺıž́ı-li se dva atomy na vzdálenost 2a0, kde a0 znač́ı Bohr̊uv poloměr
(5.29·10−11 m). Účinný srážkový pr̊uřez σ je dán jako obsah kruhu o
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poloměru 2a0:
σ = 4πa2

0 = 3.52 · 10−20 m2.

Dále necht’ je N koncentrace atomů na jednotku objemu, potom 1/N znač́ı
středńı objem připadaj́ıćı na jednu částici. Tzv. středńı volná dráha ls mezi
dvěma po sobě následuj́ıćımi srážkami odpov́ıdá délce válce o podstavě σ a
objemu 1/N :

ls =
1

σN
=

mH

σρ
= 4.76 · 10−8 m

(
1kg.m−3

ρ

)
,

kde ρ je hustota látky, mH hmotnost atomu vod́ıku. Tuto středńı volnou
dráhu uraźı atom za dobu ts středńı rychlost́ı vs. Rychlost vs ztotožńıme se
středńı kvadratickou rychlost́ı částice v ideálńım plynu o mı́stńı termody-
namické teplotě T : mH .v2

s = 3kT . Pro dobu ts mezi srážkami potom plat́ı:

ts =
ls
vs

=
mH

σρ

√
mH

3kT
=

1
ρ
√

T

√
m3

H

3kσ2
= 3.0·10−10 s

(
1kg.m−3

ρ

)(
T

1K

)−1/2

.

Vztah nám dává do souvislosti středńı dobu mezi dvěma po sobě
následuj́ıćımi srážkami, hustotu a mı́stńı termodynamickou teplotu. Pokud
uvažujeme standardńı teplotu oblaku neutráńıho vod́ıku T = 80K a hustotu
ρ = 3 ·10−20 kg.m−3 , vyjde nám po dosazeńı ts

.= 35 let. V nabuzeném stavu
vlivem rozštěpeńı základńı hladiny vydrž́ı atom vod́ıku řádově miliony let.
V poměru se tedy středńı doba mezi srážkami atomů od středńı doby, po
kterou vydrž́ı atom v metastabilńım stavu, lǐśı zhruba o 5 řád̊u. Tento poměr
je však stále dostatečný k tomu, aby některé atomy deexcitovaly samovolně,
tedy aby zářily na vlnové délce 0.211 m.

Tyto vlny jsou velmi dobře detekovatelné a měřitelné, stejně jako jejich
Doppler̊uv posuv, můžeme tedy d́ıky radioastronomii źıskávat cenné infor-
mace o struktuře a dynamice naš́ı Galaxie, stejně jako i extragalaktických
objekt̊u. Oblasti H I např́ıklad jev́ı velmi silnou koncentraci ke spirálńım
ramen̊um, d́ıky čemuž lze velmi dobře studovat spirálńı strukturu Galaxie.

2.2.3 Oblasti H II

Pokud je v bĺızkosti oblaku mezihvězdného plynu dostatečně horká hvězda,
mohou vod́ıkové atomy pohlcovat krátkovlnné ionizuj́ıćı zářeńı hvězdy.
Docháźı zde k fotoionizaci atomů a ohř́ıváńı plynu, při následné rekom-
binaci jader vod́ıku s volnými elektrony je emitováno zářeńı. Těmto rela-
tivně velmi žhavým emisńım mlhovinám, s obvyklou teplotou kolem 8000K,
ř́ıkáme oblasti H II. Bývaj́ı složeny nejenom z vod́ıku, ale významně v nich
bývá zastoupeno helium, popř́ıpadě kysĺık, uhĺık nebo duśık. Jsou charak-
teristické značným zářivým výkonem, zář́ı převážně v ultrafialové oblasti
spektra (energii 13.6 eV, tedy ionizačńı energii atomu vod́ıku, odpov́ıdá vl-
nová délka zářeńı cca 91.4 nm). Ve viditelném oboru se projevuj́ı pouze



2.2. Mezihvězdný plyn 15

v několika emisńıch čarách, přesto jejich výkon bývá řádově 104L� (Ken-
nicutt a kol. 1989). Docháźı zde k tzv. transformaci ionizuj́ıćıho zářeńı na
viditelné. Hmotnosti oblast́ı H II jsou v intervalech od jednotek do tiśıc̊u
hmotnost́ı Slunce, d́ıky čemuž mohou být dokonce hmotněǰśı než bud́ıćı
hvězdy.

V roce 1939 odvodil astronom Bengt Strömgren (1908-1987) přibližný
vztah pro poloměr Rs oblast́ı H II:

Rs ∼ 3

√
LUV · n−2

H ,

kde LUV je zářivý výkon plynu v ultrafialové oblasti a nH je koncentrace
vod́ıkových atomů.

2.2.4 Planetárńı mlhoviny

Planetárńı mlhoviny jsou odhozené obálky hvězd zhruba slunečńı hmotnosti.
Mı́vaj́ı poloměr kolem 0.1 pc, hmotnosti zhruba 0.5 M� a zářivý výkon až
1000 L�. Ve spektru se projevuj́ı emisńımi čarami Balmerovy série a zejména
emisemi ionizovaných atomů kysĺıku (O II, O III) a duśıku (N III). K zářeńı
jsou patrně buzeny elektronově degenerovaným zbytkem hvězdy o efektivńı
teplotě řádově 105 K v nitru mlhoviny. Princip zářeńı planetárńıch mlhovin
je podobný jako u oblast́ı H II. Planetárńı mlhoviny se zvolna rozṕınaj́ı,
rychlostmi cca 20 km/s.

2.2.5 Koronálńı plyn

V mezihvězdném prostoru se často setkáváme s oblaky tzv. koronálńıho
plynu, charakteristickými velmi ńızkými hustotami (∼ 103 částic/m3) a
naopak velmi vysokými teplotami (v řádech 105 K až 106 K). Svými vlast-
nostmi se koronálńı plyn podobá látce v koronách hvězd. Vzhedem k vysoké
teplotě zář́ı v krátkovlnněǰśı oblasti spektra, kde např́ıklad v oblasti UV byly
pozorovány čáry vysoce ionizovaných prvk̊u (např. O VI).

Oblaky koronálńıho plynu vznikaj́ı pravděpodobně při exploźıch super-
nov, kdy jsou ionizované částice z obálky hvězdy vyvrhovány do mezihvězd-
ného prostoru. Jde většinově o nabité částice, jejich pohyb je tedy vlivem
magnetického pole Galaxie do jisté mı́ry determinován. Za svoji vysokou
teplotu vděč́ı koronálńı plyn pomalým proces̊um ochlazováńı.

V rámci jedné galaxie neńı hmotnostńı pod́ıl koronálńıho plynu př́ılǐs
významný, nicméně v mezigalaktickém prostoru je koronálńıho plynu daleko
v́ıce.

2.2.6 Zbytky po supernovách

Explozemi supernov odhozené svrchńı obálky hvězd představuj́ı daľśı typ
mezihvězdné látky. Od planetárńıch mlhovin se výrazně lǐśı v několika
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ohledech. Předevš́ım hmotnosti odhozeného plynu bývaj́ı mnohem větš́ı—při
exploźıch supernov je odmrštěna do prostoru větš́ı část vybuchuj́ıćı hvězdy.
Vlivem silné exploze se tyto oblaky plynu rozṕınaj́ı mnohem rychleji než
planetárńı mlhoviny a v d̊usledku toho také rychleji zanikaj́ı.

Protože se spolu s expanduj́ıćı látkou š́ı̌ŕı i magnetické pole, pozoru-
jeme tzv. synchrotronové zářeńı, které vzniká v d̊usledku šroubovicovitého
pohybu elektron̊u kolem siločar magnetického pole. K tomuto pohybu nut́ı
elektrony tzv. Lorentzova śıla, která p̊usob́ı na pohybuj́ıćı se nabité částice
v magnetickém poli.

Zpravidla rozlǐsujeme dva typy zbytk̊u po supernovách. Jedńım jsou tzv.
plné zbytky nebo-li pleriony, nebot’ obsahuj́ı látku i uvnitř. Charakteristické
jsou svým nepravidelným tvarem, zářivý výkon tohoto typu zbytk̊u zřejmě
zajǐst’uj́ı pulzary uvnitř oblak̊u. Patrně se jedná o poz̊ustatky po supernovách
typu II a I b. Známým objektem tohoto typu je např́ıklad Krab́ı mlhovina,
poz̊ustatek supernovy z roku 1054 (pozorované mimo jiné indiány v Novém
Mexiku).

Druhým typem jsou tzv. klasické zbytky, charakteristické zpravidla
sférickým tvarem. Jde o jakési slupky materiálu vyplněné velmi zředěným
žhavým plynem. Tyto typy nebývaj́ı př́ılǐs nápadné, nebot’ jejich jediným
zdrojem energie je počátečńı kinetická energie výbuchu. Zástupci tohoto
typu jsou např́ıklad zbytky po supernovách z rok̊u 1572 a 1604 (Tychonova
a Keplerova).



Kapitola 3

Jak źıskáváme informace o
mezihvězdném prostřed́ı

V této kapitole jsem čerpal předevš́ım ze zdroj̊u [1], [2], [8] a [3].

3.1 Interakce látky a zářeńı

Nejv́ıce informaćı o mezihvězdném prostřed́ı źıskáváme pomoćı spektrosko-
pie. Atomy, ionty nebo molekuly mohou emitovat nebo absorbovat zářeńı o
energii odpov́ıdaj́ıćı přechod̊um mezi jednotlivými energiovými hladinami.
To odpov́ıdá tzv. vázaně-vázaným přechod̊um (při těchto přechodech ne-
docháźı k ionizaci), volně-vázaným přechod̊um pro př́ıpad ionizace a vázaně-
volným přechod̊um v př́ıpadě rekombinace.

Molekuly mohou mimo jiné také kmitat nebo rotovat. Zákony kvantové
mechaniky povoluj́ı jen určité rotačńı či vibračńı stavy, energie rotačńıch i vi-
bračńıch stav̊u jsou, stejně jako u přechod̊u elektron̊u v atomu, kvantovány.
Takto se mohou nabuzovat molekuly vzájemnými nepružnými srážkami
nebo absorpćı fotonu s energíı odpov́ıdaj́ıćı rozd́ılu energíı jednotlivých
rotačńıch č́ı vibračnch stav̊u. Při přechodu molekuly zpět do kvantového
stavu s menš́ı energíı může být vyzářen foton. Nejméně energetické zářeńı
odpov́ıdá změnám rotačńıch stav̊u molekul, jde o zářeńı v rádiovém oboru
spektra (o vlnových délkách řádově 10−2 m). Při změnách vibračńıch stav̊u
jsou vyzařovány energetičtěǰśı fotony, o vlnových délkách odpov́ıdaj́ıćıch in-
fračervenému zářeńı.

Všem těmto přechod̊um odpov́ıdaj́ı vlnové délky (frekvence) emisńıch
resp. absorpčńıch čar. Velmi známé je např. zářeńı atomu vod́ıku s vl-
novou délkou 21.1 cm. Vod́ık pochopitelně zář́ı i na mnoha jiných vlnových
délkách, např́ıklad červené zbarveńı mlhovin patrné na mnohých obrázćıch
je zp̊usobeno přechodem H(3p)→ H(2s) na vlnové délce 656.3 nm (čára
Balmerovy série Hα).

Dále existuj́ı tzv. volně-volné přechody, kdy se nabité částice ionizo-

17
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vaného mezihvězdného plynu vzájemným p̊usobeńım prostřednictv́ım elek-
tromagnetických sil vychyluj́ı ze svých drah, jinak řečeno jsou urychlovány.
Urychlené částice taktéž emituj́ı kvanta elektromagnetického zářeńı. Volná
částice může v d̊usledku volně-volných přechod̊u taktéž absorbovat foton, ale
pouze za př́ıtomnosti daľśı částice, aby bylo vyhověno zákon̊um zachováńı
hybnosti a energie.

3.2 Mezihvězdná extinkce

V kapitole 1.1 bylo pojednáno o mezihvězdné extinkci jako o jevu, při
kterém docháźı k zeslabováńı světla hvězd procházej́ıćıho mezihvězdným
prostřed́ım. K zeslabeńı světla docháźı v př́ıpadě, že mezihvězdný prostor
je alespoň zčásti vyplněn ne zcela pr̊uzračnou látkou. Pro fyzikálńı popis
předpokládejme, že studujeme extinkci p̊uvodńıho zářivého toku I0 vstupu-
j́ıćıho do prostřed́ı s rovnoměrně rozmı́stěnými částicemi o koncetraci n a
s účinným pr̊uřezem σ. Pokud zářeńı uraźı v rozptyluj́ıćım prostřed́ı malou
dráhu ds, ubude malá část toku zářeńı dI. Část prostupuj́ıćıho zářeńı, která
je v pohlcuj́ıćım prostřed́ı odst́ıněna, vyjadřuje součin I(nσds). Odst́ıněńım
je myšleno pohlceńı fotonu o určité vlnové délce a jeho opětovným vyzářeńım
do náhodného směru, popř́ıpadě rozptyl. Souviśı to s ději popsanými v části
3.1. Můžeme psát:

dI = −I(nσds). (3.1)

Jedná se o jednoduchou diferenciálńı rovnici, již je možno řešit separaćı
proměnných a následnou integraćı obou stran rovnice. Dostáváme pak:

dI

I
= −nσds ⇒ ln

I

I0
= −

∫ s0

0
nσds, (3.2)

kde s0 je délka sloupce s absorbuj́ıćım materiálem. Pro zeslabený tok zářeńı
potom plat́ı:

I = I0 exp
(
−
∫ s0

0
nσds

)
= I0 exp (−τ). (3.3)

Zavedli jsme označeńı: ∫ s0

0
nσds = τ, (3.4)

kde τ je tzv. optická tloušt’ka. Hovoř́ıme o opticky tenkém prostřed́ı, pokud
τ < 1 a o opticky tlustém prostřed́ı je-li τ > 1. Za předpokladu, že se σ ve
sledované vrstvě opticky aktivńıho materiálu neměńı, můžeme ji ve výrazu
pro optickou tloušt’ku coby konstantu vytknout před integrál:

τ = σ

∫ s0

0
nds = σNd,

kde Nd je počet rozptyluj́ıćıch částic na jednotku plochy ve sloupci o délce
s0 ve směru pozorováńı. Pokud jsou rozptyluj́ıćı částice v tomto sloupci
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rozmı́stěny rovnoměrně, můžeme vytknout ve výrazu pro optickou tloušt’ku
i n. Dostáváme pak:

τ = σn

∫ s0

0
ds = σn · s0.

Z tohoto vztahu je patrné, že při aproximaci pro homogenńı prostřed́ı je
optická tloušt’ka úměrná délce sloupce, tedy vzdálenosti.

V astronomii se měř́ı rozd́ıly intenzit v logaritmické stupnici v jednotkách
zvaných magnitudy. Pro popis př́ır̊ustku hvězdné velikosti A v závislosti na
optické tloušt’ce τ použijeme vztahu:

A = −2.5 log
(

I

I0

)
= −2.5 log (e−τ ) mag = 2.5 log e · τ mag .= 1.086 τ mag.

Pro hrubý odhad lze považovat př́ır̊ustek hvězdné velikosti č́ıselně roven
optické tloušt’ce prostřed́ı. Na zeslabováńı světla hvězd má mimo extinkci
vliv i vzdálenost. Vztah odvozený z Pogsonovy rovnice pro pozorovanou
hvězdnou velikost m hvězdy o absolutńı hvězdné velikosti M v určitém
spektrálńım oboru opravený o extinkci má tvar:

m = M + 5 log r − 5 + A.

Pozorováńı ukazuj́ı, že extinkce záviśı na vlnové délce, ve které po-
zorujeme. Pro studium extinkce se proto zavád́ı tzv. barevné indexy,
které popisuj́ı rozd́ıl hvězdných velikost́ı poř́ızených v určitých barvách
(spektrálńıch oborech), charakterizovaných efektivńı vlnovou délkou. Fakt,
že extinkce záviśı na vlnové délce z mikroskopického hlediska znamená,
že účinný pr̊uřez je funkćı vlnové délky násobené geometrickým pr̊uřezem
rozptyluj́ıćıch částic S: σ = σ(λ).S. Tvar funkce σ(λ) záviśı na mechanismu
extinkce. Rozlǐsujeme těchto několik mechanismů:

1. V př́ıpadě, že velikost rozptyluj́ıćıch částic je mnohem menš́ı než vl-
nová délka rozptylovaného světla, pod́ıĺı se na extinkci předevš́ım
Thompson̊uv rozptyl. Tento rozptyl neńı závislý na vlnové délce, proto
σ(λ) = konstanta.

2. Tzv. Rayleigh̊uv roptyl je rozhoduj́ıćı v př́ıpadě, že vlnová délka
prostupuj́ıćıho světla je srovnatelná s velikost́ı rozptyluj́ıćıch částic.
V takovém př́ıpadě plat́ı: σ(λ) ∼ λ−4. Tento rozptyl zp̊usobuje jev
modré oblohy na Zemi.

3. Pokud jde o částice velikosti zrńıček mezihvězdného prachu (100 nm
až 1 µm), bylo laboratorńımi pokusy i teoreticky prokázáno, že účinný
pr̊uřez je pro pozorovatelnou část oboru spektra nepř́ımo úměrný vl-
nové délce, tedy σ(λ) ∼ λ−1.

Obrázek 3.1 zachycuje pr̊uměrnou extinkčńı křivku mezihvězdného
prostřed́ı v závislosti na převrácené hodnotě vlnové délky.
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Obrázek 3.1: Pr̊uměrná extinkčńı křivka. Velikost extinkce je vztažena
poměrně k extinkci ve fotometrické barvě V (550 nm). V obrázku vyznačená
ṕısmena UBV RI označuj́ı charakterictické vlnové délky filtr̊u tzv. John-
sonova mezinárodńıho fotometrického systému. Strmé maximum pro vl-
novou délku 218 nm je zp̊usobeno př́ıtomnost́ı grafitu v oblaćıch mezihvězdné
látky.

3.3 Profily absorpčńıch čar

Spektrálńı čáry nejsou zcela monochromatické (ostré), jsou rozšǐrované
mnoha zp̊usoby. Ze studia profilu čar lze pomoćı model̊u atmosfér odhadnout
např. t́ıhové zrychleńı na povrchu hvězd, teplotu či chemické složeńı.

Pro matematický popis přirozeného profilu spektrálńı čáry lze použ́ıt
představu emituj́ıćıho atomu jako tlumeného harmonického oscilátoru. Na
základě tohoto předpokladu lze odvodit tzv. Lorentz̊uv profil (Dyson,
Williams 1997):

I(ν) ∝ 1
(ν − ν0)2 + (γ/4π)2

, (3.5)

kde γ je š́ı̌rka profilu čáry se středem na frekvenci ν0. Tento vztah popisuje
profil čáry vzniklé spontánńı deexcitaćı nabuzeného atomu.

Tzv. rozš́ı̌reńı tlakem souviśı se srážkami částic v atmosféře hvězdy. Na
rozšǐrováńı čar vzniklých v mezihvězdném prostřed́ı se v mnohých př́ıpadech
pod́ıĺı málo, nebot’ hustoty oblak̊u ISM bývaj́ı velmi malé, tud́ıž ke srážkám
docháźı relativně málo často.

Dopplerovo rozš́ı̌reńı spektrálńıch čar je zp̊usobeno radiálńım pohybem
zdroje zářeńı. Pozoruje se ve spektru rotuj́ıćıch hvězd, vlivem velmi rychlé
rotace pak může doj́ıt k výrazné deformaci čar. Tzv. makroturbulence
velkých objemů plynu nebo expanze obálky hvězdy při exploźıch maj́ı též
za následek dopplerovské rozš́ı̌reńı čar. Tepelné rozš́ı̌reńı, přesněji rozš́ı̌reńı
neuspořádaným tepelným pohybem částic, je daľśım významným vlivem na
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profil čar. Obecně je dopplerovským efektem frekvence emitovaného světla
posunuta vlivem radiálńıho pohybu zdroje zářeńı vr podle rovnice:

ν − ν0

ν0
=

vr

c
, (3.6)

kde c je rychlost světla. Převod mezi frekvenćı a vlnovou délkou je definován
vztahem λ = c/ν. Rozš́ı̌reńı profilu čáry je pak popsáno Gaussovou funkćı:

I(ν) ∝ exp (−(ν − ν0)2/2b2), (3.7)

kde parametr b vyjadřuje tzv. pološ́ı̌rku křivky.



Kapitola 4

Hvězda HD 210809

Hvězda je pod označeńım HD 210809 vedena v tzv. HD katalogu. Tento
katalog byl sestaven na Harvardské observatoři v USA v letech 1890-1924.
V katalogu HD je dnes zařazeno v́ıce než čtvrt milionu hvězd s př́ıslušným
spektrálńım označeńım.

Tabulka 4.1: Charakteristiky hvězdy HD210809 (Savage a kol. 2001, Lamers
a kol. 1995, VizieR, Simbad). (M (B, V)—hvězdná velikost ve filtru B, V, π—
paralaxa (Hipparcos), m—hmotnost, R—poloměr, vrad—radiálńı rychlost)

RA 22h 11m 38.60s

DE +52
◦

25
′
48.0

′′

M (B) 7.61mag
M (V) 7.56mag
π [mas] -0.19± 0.66
m 38 M�
R 21.4R�
Teff 32000 K
vrad (-80± 5) km.s−1

Jedná se o horkou hvězdu spektrálńıho typu O9 Ib. Označeńı O9
odpov́ıdá tzv. Harvardské spektrálńı posloupnosti a prakticky odpov́ıdá
efektivńı teplotě hvězdy. Hvězdy spektrálńı tř́ıdy O jsou charakteristické
výrazným kontinuem v oblasti UV, kde zpravidla vynikaj́ı silné emisńı nebo
absorpčńı čáry ionizovaného helia. Ve viditelné oblasti spektra pak pozoru-
jeme i čáry vod́ıku, neutrálńıho helia a i v́ıcekrát ionizovaných těžš́ıch prvk̊u
(např. O III, N III, C III). Př́ıpona Ib znamená, že se jedná o veleobra, tedy
hvězdu v pokročilém stadiu vývoje. Podle měřeńı astrometrické družice Hip-
parcos se jedná o proměnnou hvězdu, nebyla však zařazena do žádné kate-
gorie proměnnosti.
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Kapitola 5

Zpracováńı spektra

V této kapitole přistouṕıme k samotnému zpracováńı zadáńı, tedy
identifikaci absorpčńıch čar pozorovaných ve spektru hvězdy HD210809.
Čáry vzniklé v mezihvězdném prostřed́ı jsou odlǐsitelné od čar vzniklých
v atmosféře hvězdy svým nápadným profilem, často jsou velmi hluboké a
úzké. Prostřed́ı, jimiž světlo hvězdy procháźı, je relativně chladné, což se
projevuje právě na úzkém profilu čar. Dále budou určeny radiálńı rychlosti
(vzhledem ke Slunci) jednotlivých oblak̊u na spojnici Země–HD 210809
z dopplerovských posuv̊u čar. Nakonec v diskusi výsledk̊u se pokuśıme srov-
nat źıskané hodnoty s výsledky uvedenými v článku zabývaj́ıćım se podob-
nou problematikou (Cartledge a kol. 2004).

Hubble̊uv kosmický dalekohled (HST–Hubble Space Telescope) ope-
ruje na oběžné dráze Země již od roku 1990. Pomoćı HST se pořizuj́ı
sńımky i ve vlnových délkách, ve kterých je pozorováńı na Zemi zt́ıženo
nebo úplně znemožněno vlivem atmosféry. Samotné spektrum hvězdy
HD 210809 bylo poř́ızeno 22. dubna 2001 pomoćı spektrografu STIS za
použit́ı mř́ıžky E140M, pracuj́ıćı v rozsahu 1150-1700 Å. Filtr E140M
pracuje s rozlǐseńım R =λ/∆λ =45 800. Spektrum bylo staženo ze stránky
http://archive.stsci.edu/scrapbook.php jako ASCII tabulka již nakali-
brované a upravené.

5.1 Identifikace čar

Studované absorpčńı interstelárńı čáry vznikaj́ı v mezihvězdném prostřed́ı
na spojnici hvězda-pozorovatel. Vznikaj́ı absorpćı světla hvězdy atomy
nebo ionty, ze kterých jsou složeny oblaky mezihvězdné látky, jimiž světlo
procháźı. Pokud známe vlnovou délku světla, kterou v laboratorńıch
podmı́nkách tyto prvky absorbuj́ı, můžeme je srovnat s vlnovými délkami
čar ze spektra hvězdy a identifikovat tak jednotlivé prvky.

T́ımto zp̊usobem můžeme přibližně určit chemické složeńı oblast́ı mezi-
hvězdné látky mezi námi a pozorovanou hvězdou. Fakt, že čáry některých
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prvk̊u ve spektru nenalezneme neznamená, že se př́ıslušné prvky v mez-
ihvězdném prostřed́ı mezi pozorovanou hvězdou a námi nevyskytuj́ı.

Tabulka 5.1: Absorpčńı čáry iont̊u. Tučně jsou vyznačeny čáry identifikované
ve spektru hvězdy HD 210809.

Iont λ [Å] Iont λ [Å] Iont λ [Å] Iont λ [Å]

H I 1215.67 OI 1302.17 Si III 1206.51 Cr II 2056.2

C I 1656.93 1355.6 Si IV 142.77 2062.2

1560.31 1348.6 1393.76 Mn II 2576.88

1277.21 Mg I 2852.13 P II 1152.8 2594.5

C II 1334.53 2026.48 1301.9 Fe II 1608.45

2325.4 Al II 1670.79 1532.5 2344.21

1335.71 Si II 1808.01 S II 1259.5 2374.46

C IV 1548.19 1526.71 1253.8 Ni II 1317.22

1550.76 1304.37 1250.6 1370.13

N I 1199.9 1260.42 Ca II 3968.47 1741.55

1159.8 1193.29 3933.66 Zn II 2026.14

Laboratorńı vlnové délky absorpčńıch čar byly převzaty ze článk̊u Mor-
ton (1975) a Cox (1999). Tabulka 5.1 shrnuje nejčastěji se vyskytuj́ıćı ionty
mezihvězdné látky projevuj́ıćı se v ultrafialové oblasti spektra (Cox 1999).

Identifikace aborpčńıch čar nebyla vždy zcela jednoznačná. Ve dvou
př́ıpadech nebylo možno rozhodnout, který prvek dané čáře nálež́ı, nebot’
jejich laboratorńı vlnové délky si jsou velmi bĺızké. Konkrétně nebylo možné
pouze na základě srovnáńı čar s laboratorńımi vlnovými délkami rozhodnout,
zda čára na vlnové délce 1302.03 Å př́ısluš́ı jednou ionizovanému fosforu P II
(λ0 = 1301.9 Å) nebo neutrálńımu kysĺıku O I (λ0 = 1302.17 Å). Dále nebylo
možné rozhodnout na spočtené vlnové délce 1304.25 Å mezi prvky O I (λ0

= 1304.86 Å) a Si II (λ0 = 1304.37 Å).

5.2 Fity jednotlivých čar

Fitováńı profil̊u čar bylo provedeno programem Gnuplot, použ́ıvaj́ıćı ne-
lineárńı regresi metodou nejmenš́ıch čtverc̊u. Metoda nejmenš́ıch čtverc̊u je
založena na hledáńı minima součtu kvadrát̊u rozd́ıl̊u mezi naměřenými daty
a funkčńımi hodnotami regresńı analytické funkce. Minimum, které pro-
gram nalezne, nemuśı být minimem globálńım, s t́ımto problémem jsem se
však při fitováńı nesetkal, což dokumentuj́ı obrázky fitovaných čar. Součást́ı
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Obrázek 5.1: Spektrum hvězdy HD 210809 v ultrafialové oblasti (HST).
Pr̊uběh kontinua je dán předevš́ım ději v atmosféře hvězdy, stejně tak
výrazné široké absorpčńı čáry. Velmi výrazné emisńı čáry, tzv. P Cyg profily,
jsou zp̊usobené silným hvězdným větrem. Mezihvězdná látka se ve spektru
projevuje velmi úzkými hlubokými absorpčńımi čarami, pro některé prvky
jsou čáry označeny.

výstupńıch dat programu byly i nejistoty určeńı všech zadaných parametr̊u.
Reálný profil mezihvězdné absorpčńı čáry bývá kombinaćı Lorentzova a

Gaussova profilu, pro výpočet přesného středu čar však postačilo uvažovat
pouze profil Gauss̊uv. Pro určeńı tvaru fitovaćı funkce vyjdeme z rovnice 3.4,
přičemž účinný pr̊uřez je roven (v jednotkové soustavě CGS, Rutten 2003):

σ =
πe2

mec
· f · Φλ, (5.1)

kde me je hmotnost elektronu, e elementárńı náboj a f śıla oscilátoru. Śılu os-
cilátoru lze vypoč́ıtat pomoćı teorie kvantové mechaniky. Pro daľśı studium
mezihvězdné látky, zejména pro zjǐstěńı podrobněǰśıho chemického složeńı
ISM by bylo potřeba uvažovat i tento parametr. Dosad́ıme-li σ do rovnice
3.4 dostáváme:

τλ =
πe2

mec
· f · Φλ

∫ s0

0
ndds, (5.2)
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kde nd je koncentrace atomů (iont̊u) v dolńı hladině. Funkce Φλ je závislá
pouze na vlnové délce a odpov́ıdá Gaussovu profilu. Dále dosad́ıme do
rovnice 3.3 pro relativńı tok Ψ:

Ψ = exp(−a exp(−(λ− λ0 −∆λ)2/2b2)), (5.3)

kde parametr ∆λ odpov́ıdá posunu čáry ve spektru vzhledem k labora-
torńı vlnové délce a bezrozměrný parametr a = πe2

mec · f ·
∫ s0
0 ndds. Všechny

vypočtené parametry jsou i s odhady neurčitosti uvedeny v tabulce 5.2.

Tabulka 5.2: Parametry regresńıch funkćı pro jednotlivé čáry

Iont λ0 [Å] ∆λ [Å] δ∆λ [Å] a δa b [Å] δb [Å]

C II 1334,53 -0,132 5·10−4 30.7 0.3 0.355 0.008

P II 1301,9 0,129 12·10−4 30.69 0.43 0.35 0.01

O I 1302,17 -0,141 12·10−4 30.69 0.43 0.35 0.01

O I 1304,86 -0,617 5·10−4 28.89 0.17 0.329 0.006

Fe II 1608,45 -0,152 9·10−4 30.34 0.21 0.357 0.007

Al II 1670,79 -0,180 8·10−4 28.83 0.18 0.38 0.01

Si II 1260,42 -0,097 6·10−4 29.36 0.2 0.43 0.01

Si II 1304,37 -0,127 5·10−4 28.89 0.17 0.329 0.006

Si II 1526,71 -0,163 5·10−4 31.29 0.37 0.343 0.009

S II 1250,6 -0,142 7·10−4 28.96 0.27 0.265 0.009

S II 1253,8 -0,113 9·10−4 28.68 0.24 0.231 0.008

S II 1259,5 -0,099 9·10−4 29.25 0.33 0.259 0.011

Na obrázćıch 5.2–5.13 jsou uvedeny ukázky fitovaných čar. Body
vyznačuj́ı naměřená data, proložená křivka je regresńı funkce 5.3.
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Obrázek 5.2: C II 1334.532 Å
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Obrázek 5.3: P II 1301.9 Å
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Obrázek 5.4: O I 1302.17 Å
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Obrázek 5.5: O I 1304.86 Å
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Obrázek 5.6: Al II 1670.79 Å
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Obrázek 5.7: Fe II 1608.451 Å
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Obrázek 5.8: Si II 1304.37 Å
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Obrázek 5.9: Si II 1526.71 Å
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Obrázek 5.10: Si II 1260.42 Å
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Obrázek 5.11: S II 1259.5 Å
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Obrázek 5.12: S II 1250.6 Å
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Obrázek 5.13: S II 1253.8 Å
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5.3 Radiálńı rychlosti

K výpočtu radiálńıch rychlost́ı byly použity posuny vlnových délek ∆λ iden-
tifikovaných čar v̊uči laboratorńım vlnovým délkám λ0 (viz tabulka 5.2).
Chyby radiálńıch rychlost́ı byly určeny ze zákona š́ı̌reńı chyb. Je-li:

vr = c · ∆λ

λ0
, (5.4)

pak ze zákona š́ı̌reńı chyb plat́ı:

δvr =
∂vr

∂(∆λ)
· δ∆λ = c · δ∆λ

λ0
. (5.5)

V tabulce 5.3 jsou vypsány všechny fitované čáry, vypočtené radiálńı
rychlosti a rovněž chybové intervaly vypočtených rychlost́ı. Hodnoty posun̊u
čar jsou vypsány v tabulce 5.2.

Tabulka 5.3: Radiálńı rychlosti

Iont λ0 [Å] vr[km.s−1] δvr [km.s−1] δvr,rel

C II 1334,53 -29,70 0,10 0,43 %

P II 1301,9 29,70 0,30 0,91 %

O I 1302,17 -32,50 0,30 0,83 %

O I 1304,86 -141,95 0,11 0,08 %

Fe II 1608,45 -28,40 0,17 0,6%

Al II 1670,79 -32,43 0,14 0,44%

Si II 1260,42 -23,12 0,14 0,61%

Si II 1304,37 -29,30 0,10 0,39%

Si II 1526,71 -32,03 0,11 0,3%

S II 1250,6 -34,04 0,17 0,5%

S II 1253,8 -27,01 0,21 0,78%

S II 1259,5 -23,71 0,20 0,86%

Radiálńı rychlosti jsou vypočteny vzhledem ke Slunci. Posun absorpčńı
čáry k menš́ım vlnovým délkám odpov́ıdá pohybu směrem ke Slunci, u po-
sunu čáry i u rychlosti tedy vycháźı záporné znaménko a naopak.

5.4 Diskuze výsledk̊u

Předpokládáme, že jeden oblak mezihvězdné látky se projevuje v́ıce než jen
v jedné čáře. Z tabulky 5.3 lze vidět, že některé rychlosti jsou si velmi bĺızké
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(chybové intervaly se v některých př́ıpadech překrývaj́ı). Naopak můžeme
tohoto faktu využ́ıt k jednoznačněǰśı identifikaci čar, u nichž nebylo možno
ř́ıci, kterému prvku odpov́ıdaj́ı. Např́ıklad nebylo možné rozhodnout, zda
čára na vlnové délce 1302.03 Å př́ısluš́ı jednou ionizovanému fosforu P II (λ0

= 1301.9 Å, vr = 29.7 km.s−1) nebo neutrálńımu kysĺıku O I (λ0 = 1302.17 Å,
vr = -32.5 km.s−1). Ze źıskaných výsledk̊u lze usoudit, že se jedná o absorpčńı
čáru kysĺıku, nebot’ velmi bĺızkou radiálńı rychlost́ı se projevuje např. čára
jednou ionizovaného křemı́ku Si II (λ0 = 1526.71 Å, vr = -32.03 km.s−1)
nebo jednou ionizovaného hlińıku Al II (λ0 = 1670.79 Å, vr = -32.4 km.s−1).

Dále nebylo možné rozhodnout na spočtené vlnové délce 1304.25 Å mezi
prvky O I (λ0 = 1304.86 Å, vr = -141.9 km.s−1) a Si II (λ0 = 1304.37 Å, vr =
-29.3 km.s−1). V tomto př́ıpadě bych se přiklonil k absorbci iontu křemı́ku
Si II, protože podobné radiálńı rychlosti odpov́ıdá posun čáry uhĺıku C II
(λ0 = 1334.53 Å, vr = -29.7 km.s−1).

Cartledge a kol. (2004) při studiu čar kysĺıku a vod́ıku v mezihvězdném
prostřed́ı ve směru několika hvězd, mezi nimi i HD 210809, uváděj́ı radiálńı
rychlosti komponent mezihvězdných oblak̊u. Uváděj́ı celkem 9 komponent, o
rychlostech v km.s−1: -52.1, -46.1, -38.5, -34.2, -28.3, -20.1, -13.8, -9.1, -1.5.
V této práci byly identifikovány tři oblaky mezihvězdné látky, o rychlostech
v km.s−1 vzhledem ke Slunci: (-29.1± 0.7), (-23.4± 0.4), (-32.3± 0.3).
Do těchto komponent nebyly započteny posuny čar S II λ1250.6 Å a S II
λ1253.8 Å. K prokládáńı byly použity pouze opticky tlusté čáry, které
mohly vzniknout složeńım absorpčńıch čar několika mezihvězdných oblak̊u.
Rychlosti źıskané pouze ze studia opticky tlustých čar pak mohou odpov́ıdat
středńım rychlostem v́ıce mezihvězdných oblak̊u. Pro podrobněǰśı určeńı
rychlost́ı by bylo třeba studovat čáry, které nejsou opticky tlusté.



Závěr

Ve spektru hvězdy HD 210809 poř́ızeného Hubbleovým kosmickým
dalekohledem (HST) bylo identifikováno 10 absorpčńıch čar atomů nebo
iont̊u vzniklých v mezihvězdném prostřed́ı. Z dopplerovských posun̊u čar
byly určeny radiálńı rychlosti tř́ı oblak̊u ISM. Zároveň byly některým čarám
jednoznačněji přǐrazeny odpov́ıdaj́ıćı prvky.

Z porovnáńı s dostupnými výsledky v literatuře lze konstatovat neshodu
jednotlivých komponent ISM v řádech jednotek km.s−1 (Cartledge a kol.
2004), což je zřejmě zapř́ıčiněno př́ıtomnost́ı v́ıce oblak̊u ISM ve směru
hvězdy HD 210809 absorbuj́ıćıch na vzájemně bĺızkých vlnových délkách.

Pro daľśı studium by bylo potřeba zvážit i ostatńı parametry profily čar
proložených funkćı, zejména parametr závislý na śıle oscilátoru f . Jeho po-
moćı by bylo možné zjistit např́ıklad koncentraci jednotlivých zastoupených
prvk̊u. Dále by bylo třeba prověřit, zda se identifikované prvky projevuj́ı
absorpćı i na jiných vlnových délkách, aby bylo možno konkrétněji určit za-
stoupeńı chemických prvk̊u v oblaćıch ISM. Pomohlo by to zpřesnit radiálńı
rychlosti, nebot’ by bylo možné rozlǐsit v́ıce oblak̊u ve směru studované
hvězdy. K tomuto účelu je třeba studovat i opticky méně tlusté čáry. Z
časových d̊uvod̊u nebylo možné těmito kroky pokračovat. Daľśı studium
mezihvězdného prostřed́ı ve směru hvězdy HD 210809 nab́ıźı mnoho daľśıch
informaćı a cenných zkušenost́ı.
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