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Abstrakt:

V predlozené praci studujeme mezihvézdnou latku ve sméru hvézdy HD 36841.
V prvnich tfech kapitolach se obecné zabyvame mezihvézdnou latkou, jejimi
vlastnostmi, podobami a teoretickym popisem studia, které se pii zkoumani
mezihvézdné latky vyuziva. Posledni kapitola je vénovana vlastnimu zpra-
covani spektra hvézdy HD 36841.

Tato prace se zaméiuje predevsim na identifikaci spektralnich ¢ar mezi-
hvézdného prostiedi a nésledné urceni radidlnich rychlosti jednotlivych kom-

ponent mezihvézdnych oblaktu nachazejicich se smérem k hvézdé HD 36841.

Klicova slova: mezihvézdna latka, spektrum, spektralni ¢ary, radialni rychlost

Abstract:

In the present work we study interstellar medium in the direction of the
star HD 36841. In the first three chapters we generally deal with interstellar
medium, its properties, forms and we describe the theoretical aspects of
the study of interstellar medium. The last chapter is devoted to proper
processing of the spectrum of the star HD 36841.

This thesis is especially focused on identification of interstellar spectral
lines and a on determination of radial velocities of each component of inter-
stellar clouds found in the direction of the star HD 36841.

Keywords: interstellar medium, spectrum, spectral lines, radial velocity
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Kapitola 1

Mezihvézdna latka

V néasledujici kapitole bylo ¢erpano z téchto zdroju: Mikulasek Z., Krticka
J., 2005; Dyson J. E., Wllliams D.A., 1997; Osterbrock D. E, 1989 a Spitzer
L. Jr., 1978.

Mezihvézdna latka, jak uz nédzev napovida, se nachéazi v prostfedi mezi hvéz-
dami. Lze do ni zahrnout elementarni ¢éstice, atomy, molekuly, prachové
¢astice, fotony a ¢astice kosmického zareni. At zni piedchozi definice jakkoliv
suchoparné, vyznam mezihvézdné latky je velmi dilezity nejen pro vétsinu
oboru astrofyziky, ale i fyziky jako takové, od kvantové mechaniky az po fyzi-
ku galaxii. Stac¢i pohlédnout na oblohu obycejnym triedrem nebo dokonce
i pouhym okem, aby si ¢lovék uvédomil, jak vyznamnou roli mé& mezi-
hvézdnd latka ve vyvoji hvézd, stavbé galaxii a dokonce i pro zivot na Zemi.
Podivame-li se na Mlé¢nou drahu zde na severni polokouli, nelze pirehlédnout
tmavou oblast v souhvézdi Labuté, které se poeticky piezdiva Pytel uhli.
Vysvétleni, pro¢ v této oblasti pozorujeme mensi pocet hvézd nez v okol-
nich oblastech Mlé¢né drahy, je jednoduché: svétlo ze vzdalenéjsich hvézd je
odstinéno latkou, ktera se mezi ndmi a hvézdami nachézi. Podobné oblasti
jsou vSak v nasi Galaxii a v jinych galaxiich velmi ¢asté, coz poukazuje
na fakt, Ze mezihvézdnéa latka hraje dulezitou roli v oblasti stavby, dy-

namiky a struktury téchto hvézdnych utvart. Vratime-li se k nasemu triedru



a zamifime-li jej do souhvézdi Lyry na objekt M 57, narazime na planetarni
mlhovinu, jednu z dal$ich podob mezihvézdné latky. Zde lze nazorné vidét,
jaky vyznam ma mezihvézdné latka v zavérec¢nych stadiich vyvoje hvézd a
jak ji samotné hvézdy ovliviiuji (napfiklad obohacenim o tézsi prvky). Tak
jako hvézdy ovliviiuji mezihvézdny material, tak i tento material ovliviiuje
hvézdy. Typickym piikladem, zato velmi podstatnym, je vznik novych hvézd,
které se rodi pravé v oblastech s vysokou hustotou mezihvézdného plynu.
Nemensi vyznam ma i prachova slozka (zaujimajici asi 1 % celkové hmot-
nosti mezihvézdné latky) ve vyvoji planetarnich soustav okolo nové vzniklych
hvézd. Kromé jiz jmenovanych podob mezihvézdné latky se setkavame s tzv.
oblastmi H I, H II oblastmi, prachovymi oblaky, molekulovymi oblaky nebo
napiiklad se zbytky po supernovach (vice v 2. kapitole).

1.1 Historie objevu

Prvni myslenky o existenci mezihvézdné latky se objevuji v obdobi 19. sto-
leti, kdy Heinrich Wilhem Olbers a Friedrich Georg Wilhem Struve vyjadrili
myslenku o existenci pohlcovani svétla v mezihvézdném prostiedi na zak-
ladé statistiky poc¢tu hvézd. ZretelnéjsSim argumentem pro potvrzeni této
mySslenky bylo nalezeni nehybné ¢ary ve spektru dvojhvézdy Mizaru Edwar-
dem Charlesem Pickeringem. Jelikoz jsou spektralni ¢ary vzniklé ve dvoj-
hvézdé ovlivnény Dopplerovym posuvem, musela tedy zminéna nehybna
¢ara vzniknout v jiném prostiedi. Obdobnou ¢aru nalezl ve spektru hvézdy
0 Orionis Johannes Franz Hartmann, ktery ji také spravné vysvétlil, jakozto
spektralni ¢aru, ktera vznikla v mezihvézdném prostiedi, ve kterém byl
pfitomny vapnik (jednalo se o ¢aru ionizovaného vapniku Ca II). Exis-
tence mezihvézdné latky byla vSak dokazéna az v roce 1930 astronomem
Robertem Juliem Triimplerem. Porovnidnim vzdélenosti otevienych hvézdo-
kup zjisténych z jejich jasnosti a vzdéalenosti odhadnutych z pozorovaného
thlového pruméru hvézdokup zjistil, Ze hodnota jejich podilu roste se vzdéle-
nosti (viz obrazek 1.1). Tento vysledek mohl byt vysvétlen jediné mezihvézd-

nou extinkci, kterd tudiz potvrzovala pritomnost mezihvézdné latky.
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Obrazek 1.1: Graf sestrojeny Robertem Triimplerem pii provérovani
vzdalenosti otevienych hvézdokup; obrazek prevzat z prace Absorption of
Light in the Galactic Systems; Triimpler R. J., 1930

1.2 Pozorovani prostrednictvim fotografie

Pozorovatelé znaji mezihvézdnou latku v podobé plynnych mlhovin, které
se na obloze jevi jako jasné, mlhavé objekty, které jsou dobte viditelné i
malym dalekohledem. Lépe lze mlhoviny pozorovat prostiednictvim foto-
grafii (v této dobé spise CCD snimki). AvSak ne vSechny mlhoviny dokaze
tato metoda vérohodné zobrazit. Proto se také mlhoviny ¢asto snimaji s pou-
zitim filtra, které dokdzi vymezit tizkou oblast vinovych délek v okoli promi-
nentni emisni ¢ary, takze zafeni z hvézdného poptredi i pozadi je potlaceno.
Detaily nemusime zachytit jen s pomoci filtri, ale také pozorovanim v riz-
nych oborech elektromagnetického zafeni (viz obrazek 1.2). Infracervené
snimky umoznuji velmi dobfe mapovat prachové oblasti, radiovy obor odhali
oblasti neutralniho vodiku a pomoci snimki poiizenych v kratkovinych oblas-

tech lze sledovat napiiklad rizné zdroje rentgenového zareni.



Obrazek 1.2: V levé ¢asti obrazku se nachazi snimek centrélni ¢asti mlhoviny
M 42 v optickém oboru a v pravé ¢asti snimek téze oblasti avsak v IR oboru.
Zdroj: HST, NASA [1]

1.3 Spektrum plynnych mlhovin

Plynné mlhoviny maji emisni ¢arové spektrum, ve kterém prevladaji za-
kidzané ¢ary iontu béznych prvkia: O III v zelené ¢asti viditelného spektra,
N II v ¢ervené c¢éasti a O II jako ultrafialovy dublet. Dale lze pozorovat ¢ary
prechodil vodiku: Ha v cervené, HZ v modré a H~y ve fialové oblasti spek-
tra. Kromé téchto car, které jsou charakteristickymi znaky kazdého spektra
mlhoviny, se zde objevuje ¢ara He I nebo He II, vyskytujici se ve spektrech
vysoce ionizovanych mlhovin.

Kontinuum spektra mlhovin byva slabé. Je zde pritomna atomarni slozka,
ktera je emitovana predevsim volné-vazanymi prechody v oblasti Paschenova
kontinua a Balmerova kontinua. Druhou slozkou je reflexni kontinuum, které
je zpusobeno rozptylem hvézdného zafeni na ¢asteckach prachu. Co se tyce
infracervené oblasti spektra, zde zafi pfedevs§im jiz zminény prach, jehoz

mnozstvi je v mlhovinach rizné.



Potidime-li vSak spektrum nékterych hvézd, lze nalézt mimo absorpé¢nich
¢ar, které vznikly v atmosférach hvézd, také absorpéni ¢ary vzniklé v mezi-
hvézdném prostiedi nachazejicim se mezi hvézdou a pozorovatelem. Tyto
¢ary byvaji hluboké a velmi tizké, coz lze prisoudit relativné nizké teploté a
hustoté mezihvézdného materidlu. Tato mezihvézdna latka byva casto usku-
pena v jednotlivych oblacich, které putuji prostorem. Pomoci absorp¢nich
car, které vznikly v mezihvézdném materialu, lze studovat jednotliva oblaka.
7 hloubky spektralni ¢ary lze zjistit pocet absorbujicich atomti nachazejicich
se v oblaku a z jejich polohy ve spektru lze také vypocitat radialni rychlost

vzhledem ke Slunci.

Obrazek 1.3: Tlustrativni obrazek spektra hvézdy nachazejici se v H I oblasti.
Konkrétné se jedna o hvézdu HD 37042, nachazejici se v oblasti mlhoviny
M 42. Ve spektru takovychto hvézd nachazime kromé spektralnich ¢ar, které
vznikly v samotnych atmosférach hvézd, také absorpcéni ¢ary, jejichz puvod
lze hledat v mezihvézdném prostfedi. Snimek: HST |1], spektrum: STIS |2
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1.4 RozloZeni v prostoru

Pti pohledu na rozlozeni mezihvézdné latky v prostoru v mensim meétitku
zjistujeme, ze zde hraje velkou roli predevsim vliv samotnych hvézd. Nejen,
ze mezihvézdné latka je jejich zdrodeénym materidlem, jehoz gravita¢nim
zhroucenim hvézdy pravé vznikaji, ale je to také latka, kterou hvézdy pri
svém vyvoji vraceji riznymi zpusoby zpét do prostoru. Mezihvézdny mate-
ridl ovliviuji i dalsi interakce, jako naptiklad vzajemné gravita¢ni ptisobeni
jednotlivych hvézd nebo galaxii.

Rozlozeni mezihvézdného materidlu v Galaxii je velmi nerovnomérné.
Naprosta vétsina se soustied uje v galaktickém disku, jehoz polomér dosahuje
vice nez 25 kpc a tloustka jen 250 pc (nejmladsi diskova populace). Zde je
latka nashroméazdéna predevsim ve spirdlnich ramenech. Prumérné hustota
materialu v mezihvézdném prostredi je 5-1072! kg/m? a koncentrace je tudiz
asi 10° atomii/m?.

Ke studiu prostorového rozlozeni mezihvézdné latky v kterékoli jeji podo-
bé je nejvhodnéjsi vyzkum cizich galaxii. Studiem mezihvézdného materialu
uvniti nasi Galaxie je sice mozné ziskat mnozstvi dilezitych fakti a in-
formaci, avsak paradoxné diky mezihvézdné hmoté nelze zkoumat vzdale-
néjsi mezihvézdnou latku, jelikoz ji ta blizsi zakryva. Proto je pro vyzkum
celkového rozlozeni mezihvézdného materidlu v prostoru vhodnéjsi pohled
do vzdalenéjsich mist, k jinym galaxiim. Na snimcich cizich galaxii se ukazuje,
ze prachova oblaka a jasné hvézdy spektralniho typu O s jejich H IT oblastmi
se koncentruji predev§im do spiralnich ramen galaxii. Ziejmé i neutralni
vodik a helium jsou koncentrovany taktéz v téchto castech galaktického
disku. Avsak rozliseni vétsiny prohlidek v pasmu 21 cm vodikové ¢ary je prilis
malé k ovéreni této domnénky. Co se tyce rozloZzeni mezihvézdné latky uvnitt
eliptickych galaxii, lze jej oznacit za velmi jednoduché, jelikoZz mnozstvi mezi-
hvézdné latky uvnitt eliptickych galaxii je velmi malé az zanedbatelné.

Jak jsem jiz zminila na zac¢atku, studium rozlozeni mezihvézdné latky

vvvvvv

nosti nékterych ¢asti Galaxie. Tato neprihlednost sice neovliviuje zareni
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Obréazek 1.4: Mapa oblasti neutralntho a ionizovaného vodiku v disku
Galaxie. Snimek pfevzat z prace Pulsar Distances and the Galactic distri-
bution of Free Electrons, Taylor J. H. a kol., 1993

vSech vinovych délek, ale pro vétsi ¢ast vlnovych délek je nezanedbatelna a
bohuzel i tézko odhadnutelna. Proto nelze s uspokojivou presnosti zjistit
vzdalenost zastinénych objekti, takze nelze zkoumat celkové rozlozeni ply-
novych mracen uvniti Galaxie. Vzdalenost H II oblasti lze urcit diky spektru
centralni hvézdy (blize v kapitole 2.1.2 H II oblasti). Na obrézku 1.4 je za-
kreslena poloha oblasti neutralniho a ionizovaného vodiku v Galaxii. Zde 1ze
jasné vypozorovat Sest ramen: Orionovo rameno (v blizkosti Slunce), rameno
Persea, vzdalené asi 2000 pc smérem od galaktického jadra, rameno Labuté,
které je zaroven vnéjsim ramenem Galaxie, rameno Stielce, vzdalené tak-
téz priblizné 2000 pc ale smérem k centru Galaxie, rameno Stit-Jizni kifz
a rameno Pravitko. Tato mapa jasné ukazuje, Ze jednotlivd ramena jsou
v urcitych mistech propojena. Rozlozeni mezihvézdné hmoty v nasi Galaxii
tedy nelze popsat jako naprosto oddélend ramena, ktera se spiralovité obtaci
okolo jejiho centra. Existuje zde urcité propojeni mezi jednotlivymi rameny,

které se svou velikosti a typem u jednotlivych galaxif lisi.
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1.5 Nynéjsi vyzkum

Obecné plati, ze pro nejlepsi pochopeni a ziskani maxima informaci o daném
objektu ¢ problému (nejen astronomickém) je vhodny vyzkum z co nej-
vétsiho dhlu pohledu. Proto se vyzkumem mezihvézdné latky zabyva as-
obecnéa teze zminéna na zacCatku odstavce, ale predevsim fakt, Ze mezi-
hvézdny material, at uz se jedna o oblasti neutralniho vodiku ¢i oblasti H II,
vyzafuje na ruznych vinovych délkach nejednoho oboru elektromagnetického
zé¥eni. Proto se setkavame s radiovou astronomii pro oblasti H I (piedevsim
zéfeni vodiku na 21 cm — viz obrazek 1.5), infracervenou spektroskopii oblasti
s vysokym obsahem prachu (zde stoji za zminku ISO - Infrared Space Ob-
servatory) nebo se spektroskopii ultrafialové ¢asti spektra. V tomto oboru
hrala dulezitou roli sonda IUE (International Ultraviolet Explorer), ktera
v8ak svou ¢innost ukoncila v zati roku 1996. Vyznamnym krokem ke studiu
vesmiru v UV oblasti spektra byla instalace spektrografu STIS (Space Tele-
scope Imaging Spectrograph) na Hubbletuv kosmicky dalekohled v roce 1997.
Béhem své ¢innosti do roku 2004 zasoboval spektrograf védce spektry a

snimky objekti nejen z UV oblasti, ale také z oblasti viditelného zareni.

Obréazek 1.5: Snimek Galaxie na vlnové délce 21 cm z vyzkumu Leiden-
Dwingeloo Survey of Galactic Neutral Hydrogen za pouziti 25metrového
radiového dalekohledu Dwingeloo. Zdroj: |3]
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Kapitola 2

Podoby mezihvézdné latky

V nasledujici kapitole bylo predevsim ¢erpano z téchto zdroju: Mikulasek Z.,
Krtic¢ka J., 2005; Dyson J. E., Wllliams D.A., 1997; Osterbrock D. E, 1989 a
Kleczek J., 2002.

2.1 Mezihvézdny plyn

Chemické slozeni mezihvézdného plynu odpovida slozeni povrchovych vrstev
hvézd. Na 1000 atomu vodiku ptripada 80 atomu helia a 1 tézsi atom. Vodik
(stejné tak i dalsi prvky) se vyskytuje jak v neutralni tak v ionizované
podobé. Lze jej vsak nalézt i v podobé dvouatomové molekuly H,. Kromé
této nejvice zastoupené molekuly se v mezihvézdném prostiedi vyskytuji
rizné slozité molekuly, od oxidu uhelnatého CO, pres vodu HyO, az po nej-
vétsi dosud zndmou mezihvézdnou molekulu HC{;N. Ke studiu mezihvézd-
nych molekul slouzi pfedevsim mikrovlnnd oblast zafeni, v niz lze detekovat
emisi ¢i absorpci zafeni zplisobenou zménou rotac¢niho stavu molekuly. Pri
prechodech mezi vibra¢nimi stavy se emituji ¢i absorbuji fotony infrac¢ervené

oblasti elektromagnetického zéareni.
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2.1.1 Oblasti H1

Oblasti H T jsou oblastmi neutralniho vodiku, které z&fi v radiové oblasti
na vlnové délce 0,211 m. Pficina tohoto zafeni je v rozstépeni zakladni ener-
getické hladiny atomu vodiku. Elektron, ktery se nachézi na metastabilni
hladiné (orientace spinu protonu a elektronu je paralelni) zde setrvava néko-
lik milioni let, poté spontanné piechézi na hladinu s nizsi energii (orientace
spint je anti-paralelni). Tento piechod patii mezi tzv. zakdzané a vlnova
délka fotonu, ktery je pfi tomto pirechodu vyzaien, odpovida pravé jiz zmino-
vané vinové délce 0,211 m.

K tomu, aby byl vodikovy atom excitovan do metastabilni hladiny, musi
dochézet predevsim k nepruznym srédzkdm mezi atomy. Je sice mozné ex-
citace pohlcenim fotonu o vlnové délce 0,211 m, ale tato moznost neni tak
¢astd, jako vySe zminény zpusob. Prolétajici foton o vlnové délce 0,211 m
muze zpusobit také tzv. stimulovanou emisi, pii které vyvola vynuceny pfe-
chod z vy$si na nizsi energetickou hladinu, pficemz se emituje dalsi foton.

Aby vs8ak atomy vodiku zafily v zakdzanych carach, nesmi pfechézet
musi mit tudiz malou hustotu, aby nedochézelo k tzv. superpruznym srazkam

s jinym atomem, pii kterych se zadny foton neemituje.

2.1.2 Oblasti H I1I

Pro pozorovatele no¢ni oblohy pat¥i H II oblasti (jsou také nazyvany di-
fuznimi mlhovinami) mezi nejkrasnéjsi objekty v dalekohledu i bez néj. Dob-
rym piikladem je i laikim znadmé mlhovina M 42 v souhvézdi Orionu ¢&i
na jizni obloze mlhovina u hvézdy Eta Carinae (NGC 3372).

Fyzikalné se jedna o oblasti ionizovaného vodiku s charakteristickou teplo-
tou 8000 K, rozmérem okolo 50 pc a hmotnosti v rozmezi zhruba od 102
do 10* slune¢ni hmotnosti. Typicka koncentrace ¢astic ionizované ¢asti H 1T
oblasti je 10 a7z 10? cm~3, p¥i¢em¥ zde existuji i mnohem hust$i oblasti, které
jsou vSak natolik malé, Ze jsou na hranici rozeznatelnosti. Uvnit¥ mlhoviny

se objevuji ur¢ité vnitini pohyby s rychlostmi kolem 10 km /s. Horky, ionizo-
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vany plyn ma tendenci k expanzi do okolnich chladnéjsich oblasti. Pti tomto

procesu zaroven dochézi k poklesu hustoty a vzristu objemu.

Huvezdy woniti H 11 oblasti

Pro existenci H II oblasti je zapotiebi, aby se uvnitf téchto mlhovin vysky-
tovala jedna nebo vice hvézd spektralntho typu O, jelikoz pouze tyto hvézdy
dokazi emitovat fotony s dostate¢nou energii (13,6 eV), ktera je potiebna
k ionizaci plynu tak, ze je mlhovina jednoduse pozorovatelné jako H II oblast.
Casto byvaji tyto hvézdy typu O soucasti mladych hvézdokup, které obsahuji
také vysoky pocet hvézd typu B.

Emitované fotony, které jsou zapotiebi ke vzniku H IT oblasti, lezi v UV
oblasti s vlnovou délkou 91,2 nm nebo kratsi. Tyto fotony jsou schopny
ionizovat atom vodiku. Pfebytecna energie se upotiebi jako kinetickd en-
ergie elektronu a protonu. Aby dochéazelo k zareni samotnych H II oblasti,
je nutné, aby se volné elektrony zacaly znovu rekombinovat a vytvafret opét
atomy vodiku. Elektron vSak nesesko¢i na zdkladni nejniz$i energetickou
hladinu rovnou, nybrz postupné (kaskadovity prechod). P¥i téchto prechodech
jsou emitovany fotony s energiemi odpovidajicimi danému piechodu, které
lze zaznamenat ve spektru daného objektu. Spektrum téchto oblasti je tedy
bohaté na ¢ary HI, ¢ary [NII] a [OII]. Vyskytuje-li se vSak uvniti difuzni
mlhoviny velmi horka hvézda, zesili se ve spektru také ¢ary [NIII| a [OLLI].

Rozlozeni HII oblasti V Galazii

7. pozorovani ostatnich spiralnich galaxii lze usuzovat, Ze se oblasti H II
uvnit nasi Galaxie koncentruji pfedevsim ve spirdlnich ramenech. Vzhledem
k poloze slunec¢ni soustavy v Galaxii a vzhledem k vysoké koncentraci H II
oblasti v galaktické roviné je velmi naro¢né prozkoumévat vzdalenéjsi H II
oblasti a pfesné urcovat jejich vzdéalenost. Jedinou pfesnou metodou k urcéeni
vzdalenosti H II oblasti je metoda spektroskopickych paralax. Tato metoda
se zaklada na spektralni klasifikaci hvézd v centru H II oblasti. Po urceni
jejich absolutnich hvézdnych velikosti Ize jednoduse zjistit jejich vzdalenost.
Aby byla vzdalenost piesné stanovena, je zapotiebi urcit presnou spektralni

klasifikaci, poridit presn& méfeni v barvach k urcéeni mezihvézdné extinkce a
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Obrazek 2.1: Snimek H II oblasti IC 405. Foto: Robert Gendler

zohlednit presny vztah mezi spektralnim typem, absolutni hvézdnou velikosti
a skute¢nou barvou.

Problémem je vsak urceni hvézdy, jejiz vzdalenost bude odpovidat vzdale-
nosti H II oblasti. Prestoze u vétsiny H II oblasti lze takovou hvézdu rozpoz-
nat, existuji nadéle i takové H II oblasti, u kterych tuto hvézdu nelze s pres-
nosti urcit.

Optickd pozorovani vzdalenéjsich H IT oblasti jsou velmi zatizena mezi-
hvézdnou extinkci. Ta ale neni problémem v oblasti radiového zafeni. Méfe-
nim v této oblasti spektra zafeni bylo objeveno nékolik velmi vzdalenych
H IT oblasti. Bohuzel tyto opticky neviditelné oblasti lze uz htie podrobnéji
prozkoumévat. Neni zde tudiz piima cesta jak zjistit jejich vzdéalenost, jelikoz
potifebné hvézdy v nich nelze identifikovat. Jedinou metodou jak alespon pfi-
blizné urcit jejich vzdalenost, je zjiSténi jejich radialni rychlosti. Vzdalenost
lze poté odvodit z modelu nasi Galaxie, kde vystupuje urcity vztah mezi
vzdalenosti od centra a rotac¢ni rychlosti. Avsak vzdalenost zjisténa touto

metodou je velmi nepiesné a lze ji povazovat pouze za pribliznou vzdalenost.
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Molekuly v HII oblastech

Prvnimi molekulami mezihvézdného prostiedi, které byly pozorovany, jsou
molekuly Hy; a OH. Kromé téchto molekul byly v H IT oblastech zaregistro-
vany i molekuly H,O, CO, CN, CS, HCN, H,CO, CH30H a dalgich vice nez
padesat molekul. Nékteré z téchto molekul jsou koncentrovany nebo unikaji
z malych zhustka uvnitf¥ mlhoviny. AvSak vétSina téchto molekul je ukryta
uvniti hustych, prachovych, tmavych molekulovych mrac¢nech, do kterych

ionizujici zafeni obtizné pronika.

2.1.3 Molekulova oblaka

Molekulova oblaka jsou tvorena molekularnim vodikem, neutralnim vodikem,
heliem, dalsimi prvky, které vytvaii casto slozité molekuly, a prachovymi
zrny. Ta jsou velmi dulezitd v udrzovani nizké teploty uvniti takovychto
oblakii.

Obfi molekulova mrac¢na, ve kterych je obsazena vice nez polovina mezi-
hvézdné latky, se oznac¢uji GMC (z anglického nazvu Giant Molecular Clouds).
Jedna se o objekty s rozmérem asi 160 svételnych let, s hmotnostmi od 10°
do 10°% M, vnitini teplotou 20 kelvint a s koncentraci okolo 2 - 10® ¢astic
na m3. Uvnit¥ GMC se vyskytuji tzv. jadra, kterd zajistuji svym pohybem
vnit¥ni stabilitu GMC. Tyto zhustky latky jsou relativné teplejsi néz zbytek
GMC. Typicka teplota se pohybuje v rozmezi 100 az 200 K.

Detekce GMC se opird predevsim o pozorovani zafeni molekuly CO, je-
jiz nejsilnéjsi ¢ara se nachazi na dobie detekovatelné viné 2,6 mm. Kromé
molekuly CO existuji i dalsi tzv. indika¢ni molekuly, pii jejichz pfechodech
7 vy$sich energetickych stavii na nizsi, se emituji fotony z takovych obort
spektra, které lze ze Zemé velmi dobfe pozorovat. Mezi takové molekuly
patii napiiklad CH, OH, CS a C3Hs.

Molekulova oblaka jsou znama i jako "hvézdné porodnice," tudiz oblasti,

ve kterych vznikaji nové hvézdy. Typickym piikladem je Orli mlhovina (M 16).
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2.1.4 Planetarni mlhoviny

Na rozdil od GMC, ve kterych mohou nové hvézdy vznikat, jsou plane-
tarni mlhoviny spole¢né s pozistatky po supernovich pouhymi odvrzenymi
obalkami zaniknuvsich hvézd. Jedna se o izolované mlhoviny, které casto
vykazuji velky stupen dvoustranné symetrie. Typické koncentrace ¢astic po-
zorované pro planetarni mlhoviny sahaji v rozmezi od 10? cm=3 do 10* ¢cm—3
a pozorované hmotnosti od 0,1 My do 1,0 M. Polomér typické planetarni
mlhoviny dosahuje asi 0,1 pc. Ten se vSak s casem zvétSuje, mlhovina se totiz
rozpiné a to rychlosti nékolika desitek km/s. Stejné tak jako v piipadé H II
oblasti je viditelné zafeni téchto mlhovin pretransformovanym UV zafenim,
které vychézi tentokréate z tzv. bilého trpaslika. Jednéa se o elektronové degen-
erovanou hvézdu s povrchovou teplotou zhruba 5-10% K, ktera zbyla z hvézdy
puvodni. Zivotnost planetarnich mlhovin byva pocitana v desitkach tisic let,
coz je doba, kterd je v astronomickém méfitku velmi kratka.

Diky vysokym teplotam centralnich hvézd byvaji planetdrni mlhoviny
relativné vice ionizovany nez H II oblasti. Jejich spektrum nezahrnuje pouze
rekombina¢ni ¢ary H I a He I, ale také ¢ary He II a zakdzané ¢ary vzniklé
srazkovou excitaci [N III] a [O III], které jsou mnohem siln&jsi nez ty ve spek-
tru difuznich mlhovin. AvSak spektra planetarnich mlhovin, jejichz centralni
hvézda nema tak vysokou teplotu, byvaji velmi podobné spektrim H II
oblasti.

Mnoho planetarnich mlhovin byva pozorovano v blizkych galaxiich, piede-
v8im v Magellanovych oblacich a v M 31. Bohuzel je jejich svitivost velmi
mala oproti H IT oblastem, tudiz je nelze studovat do velkych detailt. Avsak
diky spektroskopickému méfeni lze ziskdvat dobré informace o rychlostech,

mnozstvi prvki a jejich vyvoji.
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Obrazek 2.2: Snimek planetarni mlhoviny NGC 6751 Foto: HST [1]

2.1.5 Zbytky po supernovach

Mnoho nov je obklopeno slabymi obalkami s emisnim spektrem, byvaji to
vSak velmi malo fotoionizované mlhoviny. Mnohem zajimavéjsi jsou emisni
mlhoviny, o kterych je znamo, Ze se jedna o zbytky po vybuchu super-
novy. Obalka, kterda byla takto vyvrzena, zaii predevsim v disledku syn-
chrotronového zareni volnych elektroni. Ty se spiralovité pohybuji podél
silocar magnetického pole, které zistalo zamrzlé ve vyvrzeném, nabitém ma-
terialu.

Existuji dva typy zbytki po supernovach: pleriony a klasické typy zbytki.
Vzajemné se mimo jiné 1isi jejich tvarem nebo zdrojem energie. U pleriont
se jedna o nepravidelné ttvary, které obsahuji latku i uvnitf. Casto v nich
muzeme najit aktivni pulzar, ktery v podstaté zajistuje jejich zarivy vykon.
Tento typ patii mezi velmi pohledné objekty na obloze, piikladem je znama
M 1 v Bykovi. Klasicky typ zbytkii po supernovich neni sice tak napadny, ale
vyznacuje se témér sférickym tvarem. Uvnit¥ tohoto zbytku se nachézi velmi

ziedény plyn. Co se tyce zdroje energie, ten poskytuje predevsim kinetickd
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energie exploze. Rychle se pohybujici ¢asti mlhoviny se srazeji s okolnim
mezihvézdnym plynem a takto uvolnéna energie se pfeménuje v ionizacni a

tepelnou energii.

2.1.6 Koronalni plyn

Neobvyklym typem mezihvézdné latky je tzv. korondlni plyn, ktery se vyz-
nacuje hned dvéma zvlastnimi vlastnostmi. Teplota koronélniho plynu se
pohybuje v rozmezi 10°-10° K a koncentrace ¢astic je velmi mald: fadove
103 ¢astic na m>. Jedna se tedy o velmi horky a zaroven velmi ¥idky plyn.
Co se tyce jeho vzniku ¢i vyskytu, povazuje se koronalni plyn za produkt
supernov. Tento plyn plny ionizovanych atomi je silné ovlivhovan magne-

tickym polem Galaxie, které jej udrzuje v pevné vazanych strukturéch.

2.1.7 Mezigalakticka latka

Mezigalaktickd latka se nachézi v prostoru mezi galaxiemi potazmo prostoru
mezi kosmickymi sténami. Ze spektroskopickych méfeni kvazara vyplyva, ze
v mezigalaktickém prostoru se nachézi oblaka ionizovaného hélia. Absorpce
v ¢are L, pozorovand v téchto spektrech poukazuje na to, ze svétlo z téchto
objektt muselo projit nékolika mezigalaktickymi oblaky vodiku. Pocet téchto
oblaku dovoluje astronomim je nazyvat Lymanuv les (Lyman forest). Tato
mezigalakticka oblaka dodéavaji Cerstvy material galaxiim k tvorbé novych
hvézd. Pozorovani na vodikové ¢are 21 cm ukazuji, Ze i do nasi Galaxie padaji
na kovy chudé oblaky mezigalaktické latky.

Vyzkum mezigalaktické latky je velmi pifinosny pro kosmologii. Sledova-
nim rudych posuvii a hustoty oblakti mezigalaktické latky l1ze studovat zavis-
lost hustoty na case od doby, kdy byl vesmir stary pouze 1 miliardu let.
Napiiklad pro oblaky s rudym posuvem z = 3,5 je mnozstvi tézsich prvki
nulové. U oblaki s z = 3,0—3, 5 uz lze zaznamenat ¢ary kovi, byt jsou velmi
slabé. Nartst obsahu tézsich prvki lze vysledovat az u oblaki s rudym po-
suvem z = 1,5 — 3,0 (Kleczek J., 2002).
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Velmi zajimava jsou rentgenova pozorovani observatore ROSAT. Pouka-
zuji na pritomnost velkého mnozstvi zhavého plazmatu o teploté nékolika
desitek milionti kelvint v prostoru mezi galaxiemi v kupach galaxii. Dokonce
byl prokazan prach v mezigalaktické latce nachézejici se v materidlu uvnitf

kupy galaxii v Coma Berenices a to diky pozorovani ISO.

2.2 Mezihvézdny prach

Prachové ¢astice jsou slozeny zejména ze silikati, amorfniho uhliku a dale
z polycyklickych uhlovodiki, kiemicitant, grafitu a vodniho ledu. Piekva-
pivym faktem je vyskyt grafitu. Ten byl zjistén predevsim diky maximu ex-
tinkce pro vlnovou délku 218 nm. Vodni led vSak neni béZnou soucasti mezi-
hvézdného prachu, lze jej nalézt predevsim ve velmi hustych molekulovych
oblacich.

Zajimavou skutec¢nosti je, ze svétlo prochazejici prachovymi oblaky je
mirné polarizované. To svéd¢i o tom, Ze Castecky jsou v prostoru usporadany
tak, ze jejich delsi osa svira pravy thel se silokfivkami magnetického pole,
které se rozprostira po celé Galaxii.

Prachové c¢astecky nevznikaji, jak by se mohlo zdat, samovolnou konden-
zaci ve volném prostoru, ale v atmosférach chladnych obtich hvézd spektral-
nich typu M a uhlikovych hvézd typu C. Tyto ¢astecky jsou poté vymetany
do okolniho prostoru diky hvézdnému vétru. Jinym moznym zdrojem jsou

pak vybuchy supernov.

2.2.1 Oblaka prachu

Rozlozeni mezihvézdného prachu v prostoru nelze povazovat za rovnomérné.
V prvni fadé prach spole¢né s mezihvézdnou latkou vytvaii urcité shluky
o hmotnosti nékolika stovek Slunci a rozméria fadové v desitkidch svétel-
nych rokiu. Ty nejmensi vSak maji v pruméru jen asi 1 pc a hmotnost az
1000 Slunci (tyto objekty jsou oznacovany jako Bokovy globule). Co se tyce

samotného rozlozeni v Galaxii ¢i jinych spirdlnich galaxii, prasna oblaka
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se nachazeji predevsim v roviné galaktického disku, konkrétnéji v blizkosti
spiralnich ramen.

Prachova oblaka lze pozorovat v mnoha spektralnich oborech. Nejvhod-
néjsim ke studiu rozlozeni prachu v Galaxii jsou infra¢ervend pozorovani.
Jako prvni provedla kompletni piehlidku oblohy druzice IRAS - InfraRed
Astrnomical Satellite. Jinym zajimavym zptisobem pozorovani mezihvézd-
ného prachu jsou radiova pozorovani. Timto zptisobem jiz bylo objeveno
vice nez 50 ruznych molekul. Pro pozorovatele ve viditelném oboru spektra
jsou prachové oblasti znamé piedevsim jako reflexni mlhoviny (v piipadé,
ze se v blizkosti mlhoviny nachazeji hvézdy, které tento objekt osvétluji) a
nebo také jako temné (absorp¢ni) mlhoviny, které vyrazné zeslabuji svétlo

vzdalengjsich objekt (ptikladem je Uhelny pytel na jizni obloze).

Obrazek 2.3: Snimek prachového oblaku NGC 6726 Foto: Robert Gendler
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Kapitola 3
Studium mezihvézdné latky

V néasledujici kapitole bylo ¢erpano z téchto zdroju: Mikulasek Z., Krticka
J., 2005; Dyson J. E., Wllliams D.A., 1997 a Osterbrock D. E, 1989.

3.1 Spektra a spektralni ¢ary

Spektrum elektromagnetického zafeni v sobé obsahuje vSechny mozné vl-
nové délky elektromagnetického zafeni, od rddiového zateni, pres viditelné az
po gama zareni. Ve spektroskopii se ¢asto setkdvame se spektralnimi ¢arami,
at uz emisnimi ¢i absorpénimi. Pro pochopeni déjiu, které jsou schovany
za vznikem téchto car, je vhodné si vytvoriit jednoduchy prehled typi inter-

akel mezi atomem a fotonem.

3.1.1 Interakce atomu s fotonem

Pti zkoumani interakce mezi atomem a fotonem je dulezité si uvédomit
predevsim tyto dva zakladni fakty: energetické hladiny atomu jsou kvan-
tovany a stale zde plati vSudypritomné zdkony zachovani energie a hybnosti.
Déje, které probihaji mezi atomem a fotonem lze rozdélit do ¢tyt zakladnich

typi: vazané-vazané, vazané-volné, volné-vazané a volné-volné.
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Vazané - vdazané prechody

Vézané-vazané prechody se odehravaji uvniti atomu, kdy je atom bud exci-
tovan na vyssi energetickou hladinu, ¢i deexcitovan na nizsi hladinu. K tomu
aby byl atom excitovan miize dojit dvojim zpusobem. Jedna se bud o nepruz-
nou srazku atomu s jinou ¢astici nebo absorpci fotonu o vinové délce, ktera
odpovida rozdilu energii jednotlivych energetickych hladin, mezi kterymi
k pfechodu doslo. Opa¢nym procesem je deexcitace. Ta muze byt tzv. sréz-
kova, kdy dojde k superpruzné srazce s jinou c¢astici, nebo zativa, kdy je
pii deexcitaci vyzaren foton o vlnové délce, ktera odpovidé rozdilu energii
jednotlivych hladin.

Vdzané - volné prechody

P1i vazané-volném prechodu opousti elektron atom. Tento déj je stejné jak
v ptredchozim piipadé diasledkem bud nepruzné srazky ¢i absorpci fotonu
o energii rovné ¢i vyssi nez je piislusna ionizacni energie. Déj se tedy oznacuje
za ionizaci, v prvnim pripadé za srédzkovou ionizaci a v pripadé druhém

za fotoilonizaci.

Volné - vazané prechody

Volné-vazané prechody jsou v podstaté opakem prechodii vizané-volnych,
kdy je volny elektron zachycen iontem a znovu usazen na nékterou z energe-
tickych hladin. Tento proces se nazyva rekombinaci a muze k nému dojit
opét dvéma zpusoby. Pii tzv. zarivé rekombinaci je emitovin do prostoru
foton, jehoz vlnova délka odpovida rozdilu pivodni kinetické energie elek-
tronu a energif stavu, do kterého se elektron rekombinaci dostane. Druhou

moznosti je tzv. tiicasticova rekombinace, pii které se do srazky kromé iontu

a elektronu zapoji i jind castice odnasejici zbytek energie.

Volné - volné prechody

Prikladem platnosti zdkonu zachovani energie a hybnosti jsou volné-volné
ptrechody. Zde volny elektron emituje (¢ absorbuje) foton o energii, o kterou
se snizi (respektive zvysi) kinetickd energie elektronu. Tento proces probiha
pouze pii tésném priletu kolem iontu, ktery na sebe prenese Cést energie a
hybnosti fotonu.
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Jak jiz bylo zminéno v predchozim textu, v mezihvézdném prostiedi lze
nalézt i molekuly, u kterych lze zaznamenat i jiné pfechody — prechody
mezi rota¢nimi a vibra¢nimi stavy. Ty jsou také kvantovany a pfi pirechodu
z vyS§i na nizsi energetickou hladinu se opét emituje foton. Pfi pfechodech
mezi rota¢nimi stavy se obvykle emituji fotony mikrovlnného zafeni a p¥i pte-

chodech mezi vibra¢nimi stavy se emituji fotony blizké infracervené oblasti.

3.1.2 Profily spektralnich ¢ar - zdkladni parametry

Z predchoziho textu vyplyva, ze pii vazané-vazanych pfechodech maji fotony,
které jsou bud emitovany nebo absorbovany, takovou vinovou délku, ktera
odpovida presné energii mezi jednotlivymi energetickymi hladinami, mezi
kterymi k piechodu dochéazi. To by vSak znamenalo, 7e se ve spektrech
nachazi ostré spektralni ¢ary odpovidajici jednotlivym prechodim. Av8ak pri
detailnim pohledu na spektralni ¢aru lze zjistit, Ze ¢ara neni dokonale ostra,
ale je "roz§ifena". Hovofi se o tzv. profilu spektralni ¢ary. Pro jednoduchy
popis vyuzivame terminy jako jadro ¢ary (centralni ¢ast) a kiidla ¢ary.

Pro popis profilu spektralni ¢ary se vyuziva predstavy emitujictho atomu
jako témér harmonického oscilatoru, ktery je vSak mirné tlumeny jeho inter-
akci s emitujicim zarenim. Touto ivahou lze dospét k tzv Lorentzovu profilu,

ktery lze popsat

1
(v =) + (&)
kde I je intenzita zafeni, v je frekvence stfedu ¢ary a v je $itka profilu ¢ary
(Dyson J. E., Wllliams D.A., 1997).

Profil mezihvézdné absorpéni ¢ary je vétsinou kombinaci pravé Lorent-

I(v) (3.1)

zova profilu a ptipadné nékolika Gaussovych profilu (funkei). Presné pocitani
je velmi obtizné, ale lze vypocitat tzv. ekvivalentni sitku ¢ary, ktera je defi-

novana jako plocha spektralni ¢ary udavané v jednotkach vlnové délky.
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3.1.3 Mechanismy rozsifeni spektralnich ¢ar

Rozsirent tlakem

S rostoucim tlakem roste i Cetnost a intenzita nepruznych srazek odehra-
vajicich se v mezihvézdném prostiedi. A pravé tyto srazky ovliviuji dobu,
po kterou atom setrvava v excitovaném stavu. Podle Heisenbergovy relace

neurcitosti mezi touto dobou 7 a neurcitosti energie AFE:

AE-1=h, (3.2)

plati, ze ¢im kratsi bude doba 7, tim vétsi musi byt ona neurcitost energie.
Toto "rozmazani" se projevuje jako rozsifeni spektralnich ¢ar tlakem.

Toto rozsiteni vSak obvykle nehraje dilezitou roli v mezihvézdném pro-
stiedi, jelikoz hustota byva v téchto oblastech velmi mala a tudiz ke srazkam

prilis ¢asto nedochazi.

Rozsireni Dopplerovym jevem
Pohybuje-li se zdroj elektromagnetického zafeni o frekvenci vy viuéi po-
zorovateli urc¢itou radialni rychlosti v,., pak se diky Dopplerovu jevu posune

namérend frekvence o Av:

Av = yoﬁ : (3.3)
c

kde ¢ je rychlost svétla. K Dopplerovu posuvu nemusi dochézet jen v pii-
padé pohybujiciho se zdroje jako celku (naptiklad hvézdy), ale také diky
samotnému pohybu materidlu v disledku turbulentnich pohybt urcitého
objemu plynu. S Dopplerovym posunem se mizeme setkat i v piipadé rotu-
jicich hvézd, rozpinajicich se obalek hvézd ¢i jako diisledek mikroskopickych

tepelnych pohybti ionti.
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Profil spektrélni ¢ary rozsitené Dopplerovym jevem v dusledku tepelného

pohybu lze nejlépe popsat tzv. Gaussovou funkei

I(v) x exp[_(zA(S;/)] , (3.4)
o VekT
0= (3-5)

kde ¢ je polositka kiivky, M je hmotnost atomu a T je teplota.

3.2 Mezihvézdni extinkce

Pfi pohledu na no¢ni oblohu, na mista, ktera jsou na hvézdy bohata (napiik-
lad na Mlé¢nou dréhu) si nelze nev§imnout tmavych mist, ve kterych zadné
hvézdy na prvni pohled nejsou. Moznym vysvétlenim je, Ze se v danych
mistech opravdu hvézdy nenachéazeji a nebo, coz je mnohem pravdépodob-
hvézdné extinkce a projevuje se diky mezihvézdnému prostiedi mezi po-
zorovanym objektem a pozorovatelem.

Mezihvézdné extinkce zavisi na tzv. optické tloustce 7

I = lyexp(—7), (3.6)

kde Iy je poc¢atecni hustota zarivého toku a I je pozorované hustota zafivého
toku. Rozeznavame opticky tenké vrstvy, je-li 7 < 1, a opticky tlusté vrstvy,
je-li 7 > 1. Jestlize se extinkcni vlastnosti castic ve sledované vrstvé neménti,

lze optickou tloustku zapsat vztahem:

T=0-N, (3.7)

kde o je u¢inny pruiez a N je pocet ¢astic vyskytujicich se ve sloupci o zak-

2 a vysce s, ktery se nachazi ve sméru pozorovani. Jestlize je

ladné 1 m
zaroven i rozlozeni rozptylujicich ¢astic ve sméru paprsku rovnomeérné, lze

psat optickou hloubku jako
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T=(0-n)-s, (3.8)

kde n je koncentrace ¢astic. Pro tento zjednoduseny piipad tedy plati, Ze
opticka tloustka je imérna vzdalenosti objektu (vysce sloupce s).

S mezihvézdnou extinkci se musi pocitat i pii vyuzivani znamého vztahu:

m=M +5log(r) =5+ A, (3.9)

kde m je pozorovana hvézdna velikost hvézdy o absolutni hvézdné velikosti
M (v daném spektralnim oboru), ve vzdalenosti r. A je tedy piiristkem

hvézdné velikosti dany vztahem:

1
A= -2 5log(

0. (3.10)
A= (2,5loge)T , (3.11)
A=1,086r . (3.12)

7 pozorovani v8ak vime, Ze velikost mezihvézdné extinkce zavisi na vlnové
délce \. Z tohoto faktu lze usuzovat, ze G¢inny prifez rozptylujicich céstic
a(A) je od geometrického prutezu S odlisny. Lze tudiz predpokladat vztah

s\ = f(\)- S . (3.13)

To, jaky tvar bude funkce f(\) mit, zavisi na mechanismu extinkce.
Rozeznavame tii zakladni mechanismy: Thomsoniiv rozptyl, Rayleightv roz-

ptyl a Mietv rozptyl.

Thomsonuv rozptyl

Jedné se o rozptyl na volnych elektronech. V tomto piipadé ma funkce f(\)
jednoduchy tvar — jedné se o konstantu, jelikoz rozptylujici ¢astice jsou mno-
hem mensi nez vlnova délka prostupujictho zatreni, a tudiz velikost extinkce

v tomto piipadé zavisla na vinové délce neni.
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Rayleighiv rozptyl
Rayleightuv rozptyl se uplathuje v pfipadé, Ze rozptylujicimi ¢asticemi jsou
shluky molekul, jejichz velikost je uz srovnatelna s vlnovou délkou zafenti,

které danym prostiedim prochézi. V tomto piipadé plati, ze

FA) ~ At (3.14)

Mieiv rozptyl
Mieuv rozptyl nastava pro ¢astice mezihvézdného prachu, kde pro viditelny

obor spektra plati

fA) ~ At (3.15)

Obrazek 3.1: Snimek mlhoviny 1C 1396 Foto: Robert Gendler
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Kapitola 4

Zipracovani spektra hvézdy
HD 36841

Tato kapitola je vénovana zpracovani spektra hvézdy HD 36841. V prvnim
kroku je potfeba identifikovat absorp¢ni ¢ary, které piislusi mezihvézdnému
materidlu. Kromé car, které vznikly v atmosfére hvézdy HD 36841, se ve spek-
tru nachézeji i izké a pomérné hluboké ¢ary, jejichz puvod je v mezihvézd-
ném prostiedi. Tyto ¢ary dokazi prozradit mnohé o daném prostiedi, které
se nachazi na spojnici pozorovatel a HD 36841. Nejenze si lze vytvorit (ale-
spon piibliznou) predstavu o slozeni mezihvézdné latky, ale také lze zjistit
radialni rychlosti daného mezihvézdného oblaku (resp. oblaki). Dulezité je
vSak zminit, Ze vycet prvki, ktery na zakladé identifikace ¢ar lze poridit, ne-
musi odpovidat redlnému slozeni. To, ze ¢ary nékterého prvku nebyly iden-
tifikovany, neznamena, Ze se prvek v daném prostiedi nenachézi.

Abychom byli schopni zjistit radidlni rychlosti k piislusnym caram, je
nutné presné zjistit stfed pozorované c¢ary a porovnat jej s laboratorné
urécenym stiedem. Pomuze nam k tomu fitovani spektralnich ¢ar. Nékteré
z Car bude stacit fitovat Gaussovym profilem, jiné ¢ary je pro presnost fi-
pak trividlni. Velmi zajimavé pak bude porovnéni s vysledky publikovanymi
v ¢lanku Cartledge a kol., 2004 a v ¢lanku Savage a kol., 2001.
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Spektrum, které bylo béhem této prace zpracovano, bylo pofizeno po-
moci spektrografu STIS umisténém na HST dne 23.11.2000. Pfi sniméni
spektra (expozi¢ni doba trvala 1440 s) byl pouzit filtr E140M. Kalibrované
spektrum bylo stazeno ze stranky poskytujici takovato spektra [2|. Samotny
spektrograf STIS byl instalovan na HST dne 14.2.1997 na misto spektrografu
GHRS. Do roku 2004 nasnimal mnoho spekter z UV i vizuélni oblasti, ktera

pfinesla védciim mnoho dilezitych dat [4].

4.1 Hvézda HD 36841 a jeji okoli

Hvézda HD 36841 se nachézi v souhvézdni Oriona, konkrétnéji v oblasti
tzv. Orionova pasu (viz obrazek 4.1 — identifikace pomoci Simbad). Jak je
i laikim znadmo, v oblasti nejen Orionova pasu, ale také potazmo v celé
oblasti souhvézdi Orion, se nachézi rozsdhlé H II oblasti. I na klasickych
snimcich lze rozpoznat komplikovanou strukturu téchto oblasti a proto by
piipadné nalezeni nékolika oblaki, pohybujicich se riznou radialni rychlosti
ve sméru hvézdy HD 36841, nemélo byt nijak prekvapujici. Hvézdu HD 36841
sice pouhym okem neuvidime (vizualni hvézdna velikost je 8,59 mag), ale

s pomoci i malého dalekohledu ji lehce rozpozname.

Obrazek 4.1: Snimek Orionova pasu, ve vyfezu se nachazi hvézda HD 36841.
Foto: Robert Gendler
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Samotné hvézda je Fazena do spektralniho typu O8 (Harvardska klasi-
fikace, pfi jejimz rozsiteni byl vytvoren i pal miliona hvézd obsahujici HD
katalog). Samotné oznaceni spektralniho typu O nese v sobé informaci nejen
o efektivni teploté hvézdy (ta je pro hvézdy tohoto typu zhruba 30 000 K —
40 000 K), ale piedevsim také informaci o jejim spektru. Ve viditelné oblasti
zde muzeme nalézt ¢ary H I, He I, He II, O III, N III, C III nebo Si IV.

Dalsi zajimavé vlastnosti jsou shrnuty v nasledujici tabulce 4.2.

RA 05" 34™ 33,72°
DE —00° 23" 11,49~
T 0,84 mas

R 3,6 R

m 8,59 mag

M —1,79 mag

d 1190,5 pc
pmRA —1,14 mas/yr
pmDE 0,73 mas/yr
SpT 08

Tabulka 4.1: Charakteristky hvézdy HD 36841 (zdroj: [5] a [6] )

RA je rektascenze, DE je deklinace, 7 je paralaxa, R je polomér udévany
v polomérech Slunce, m je vizualni hvézdna velikost, M je absolutni hvézdné
velikost, pmRA (resp. pmDE) je vlastni pohyb v rektascenzi (resp. dekli-
naci), d je vzdalenost a SpT je spektralni typ (zdroj: Cataloque of Stellar
Diameters (CADARS), [5] a [6] ).
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4.2 Identifikace spektralnich car

Tok E-12[ergfem™2/5/4]

0,00

T T T T T T
1200 1300 1400 1500 1600 1700

Winova délka [A]

Obréazek 4.2: Spektrum hvézdy HD 36841 s oznacenim nékterych identifiko-
vanych car.

Absorp¢ni spektralni ¢ary, které chceme identifikovat, vznikly v mezihvézd-
ném prostiedi absorpci fotont uréitych vinovych délek. Atomy resp. ionty
jednotlivych prvki jsou v8ak schopny absorbovat fotony jen o urcitych hod-
notach vlnovych délek. Tento fakt souvisi s prechody mezi energetickymi
hladinami atomu, které byly podrobnéji popsény v podkapitole 3.1 Spek-
tra a spektralni ¢ary. Abychom byli schopni identifikovat jednotlivé ¢ary,
musime znat jejich laboratorni vinovou délku (Ag). V nékterych piipadech
nemusi byt identifikace ¢ary urcitého prvku zcela jista. Také lze zaménit
hvézdnou spektralni ¢aru s ¢arou vzniklou v mezihvézdném prostiedi, avsak

pomoci dalsich vypocti lze identifikaci zpfesnit.
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Ve spektru hvézdy HD 36841 jsem identifikovala ¢ary uvedené v nésle-
dujici tabulce 4.2.

Tont A [A] ‘ Tont A [A] ‘ Tont A [A]

Cl 1656,93 | Mg Il 123993 | Si IV 1393,76
CI 1560,31 | Mg IT  1240,39 | P II 1301,9
Cl 127721 | Sill 15633,43 | S II 1259,5
CIl 133453 | SiTll 152671 | ST 12538
CIT 133571 | Si Il 1304,42 | S 1T 1250,6
CIV 154819 | Sill 1193,29 | Fe II  1608,45
CIV 1550,76 | Si Il 1260,42 | Ni IT  1317,22
Ol 1302,17 | Sill 1264,74 | Ni II  1370,13
AlTl 1670,74 | Si 1l 1190,42

Tabulka 4.2: Identifikované absorpéni ¢ary piislusnych ionti.

P¥i prvni identifikaci jsem urcila i néasledujici ¢ary: N T (1199,9), P II
(1154,8), P II (1532,5). Ty jsem vSak po konzultaci jako identifikované
¢ary mezihvézdného prostiedi zamitla, protoze se ve vétsiné piipadu jednalo
o chybnou identifikaci. Pti identifikaci jsem prevzala hodnoty laboratornich
vlnovych délek z Astrophysical Quantities, Cox A. N., 2000.

4.3 Fitovani spektralnich ¢ar

Pro odvozeni funkce vhodné pro fitovani ¢ar vyjdeme ze vztahu

T = /SO nods , (4.1)
0

kde o je uc¢inny prifez odpovidajici absorpci v dané ¢afe, 7 je opticka
tloustka a n je koncentrace Castic (viz podkapitola 3.2 Mezihvézdna ex-
tinkce). Predpokladame-li, Ze u¢inny prifez je (dle Radiative Transfer in
Stellar Atmospheres, Rutten R. J., 2003):

7T62

- f Py, (4.2)

g =
MeC
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kde m, je hmotnost elektronu, e je elementarni naboj, ¢, je Gaussuv pro-
fil a f je sila oscilatoru, kterou lze vypocitat pomoci kvantové mechaniky.

Dosazenim vyse uvedeného vztahu 4.2 do vztahu 4.1 dostavame:

me?

™™ =

.f.q)/\./osunds. (4.3)

meC
Tento vztah 1ze dosadit do rovnice 3.6 pro relativni tok, ¢imz ziskdvame
fitovaci funkei

AN?

1 =1 —A - 4.4
pricemz w je polositka kiivky a parametr
me? So
A= - f / nds . (4.5)
MmeC 0

Pti podrobném pohledu na identifikované spektralni ¢ary je patrné, zZe
nékteré z ¢ar jsou saturované. Tyto ¢ary lze velmi dobie funkei 4.1 fitovat,
avSak u car, které saturovany nejsou, by postacilo vyuzit fitovani pouze
Gaussovym profilem, ktery je limitou jiz zminéné funkce (pro 7 < 1).
Ale pro prehlednost jsem identifikované spektralni ¢ary fitovala funkeci 4.1.
Na obrazcich 4.3 - 4.28 jsou porovnana data (body) s prolozenou funkei (plné

¢ara). Shrnuti vysledka je v tabulce 4.3.
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Tont o [A] AXN[A] dax[A] A 64 wl[A] b, [A]
CT  1656,93 0,143 0,0035 1,49 0,03 0,023 0,006
CI  1560,31 0,143  0,0009 1,29 0,02 0,021 0,003
CI 127721 0,173  0,0012 1,53 0,02 0,028 0,003
CII 133453 0,060 0,0044 1141 0,18 0,105 0,017
CII 133571 0,055 0,0033 7,13 0,05 0,055 0,002
CIV 154819 0,071 0,0043 045 0,01 0,089 0,018
CIV  1550,76 —0,054 0,0192 0,16 0,01 0,308 0,023

OT  1302,17 0,091 00011 545 0,03 0,063 0,002
ALl 1670,74 0,153  0,0020 3,79 0,02 0,066 0,004
Mg IT 1239,93 0,108 0,0013 0,42 0,01 0,022 0,003
Mg II 1240,39 0,122  0,0008 0,30 0,01 0,010 0,002
Sill 153343 0,091 00119 042 0,03 0,600 0,040
SiIl 1526,71 0,097 00024 4,15 0,03 0,079 0,005
Sill 130442 0,000 00017 6,06 0,05 0049 0,004
SiTl 126474 0,160 00130 241 0,04 0371 0,018

SiII 126042 0,170 00141 1,75 0,03 0491 0,017
Sill  1193,29 0,062 0,0042 336 0,03 0,130 0,010
Sill 119042 0,058 00039 3,56 0,04 0,066 0,007
SiIV  1393,76 —0,053 0,0128 0,17 0,01 0239 0,020
PII  1301,9 0,097 0,004 038 001 0022 0,004
SII 12595 0,099 00016 421 0,02 0,047 0,002
ST 12538 0,110 0,0021 2,68 0,02 0,056 0,004

SII  1250,6 0,093 0,0022 1.8 0,02 0031 0,004
Fell 1608,45 0,145  0,0026 1,90 003 0,034 0,005
Nill 1317,22 0,124 0,0034 0,17 001 0,032 0,003
Nill 1370,13 0,138  0,0037 023 001 0,024 0,010

Tabulka 4.3: Odvozené parametry identifikovanych spektralnich ¢ar. day, 04
a 0, jsou nejistoty prislusnych parametru.
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

6,00E-012

4,00E-012 4
2,00E-012 A
T T T T T T
1656,75 1656,90 1657,05 1657,20
Vinova délka [A]

Obréazek 4.3: C I )\ = 1656,93 A
6,00E-012 4
4,00E-012 1
2,00E-012 o

T T T T T T T
1560,36 1560,42 1560,48 1560,54
Vinova délka [A]

Obréazek 4.4: C'T )\ = 1560,31 A
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

6,00E-012

L]
4,00E-012
2,00E-012
T T T T T T T
1277.16 1277,28 127740 1277.52
Vinova délka [A]
Obrazek 4.5: C I Ao = 1277,21 A
6,00E-0124 °
3,00E-012
° oos %
WON S,
0,00E+000

T N T T T
1334,0 1334,5 1335,0
Vinova délka [A]

Obrazek 4.6: C II Ao = 1334,53 A
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

2,00E-012

1,00E-012 4

0,00E+000 +

T T T T T T T
1335,2 1335,6 1336,0 1336,4
Vinova délka [A]

Obrazek 4.7: C II \g = 1335,71 A

7,00E-012

6,00E-012 4

5,00E-012

4,00E-012

T T T T T T
1548,0 15482 15484 1548,6
Vinova délka [A]

Obrazek 4.8: C IV Ao = 1548,19 A
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

7,00E-012

6,00E-012

5,00E-012

T T T T T
1549,6 1550,4 1551,2
Vinova délka [A]

Obrazek 4.9: C IV Ao = 1550, 76 A

6,00E-012

4,00E-012

2,00E-012

0,00E+000

T T T T T
1301,3 1302,0 1302,7
Vinova délka [A]

Obrazek 4.10: O T Ao = 1302,17 A
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

6,00E-012

4,00E-012

2,00E-012 4

0,00E+000

T T T T T T T 1
1670,1 1670,4 1670,7 1671,0 1671,3
Vinova délka [A]

Obréazek 4.11: AL 1L )\ = 1670,74 A

4,50E-012
4,00E-012

3,50E-012

3,00E-012

T T T T T T T T T
1239,95 1240,00 1240,05 1240,10 124015
Vinova délka [A]

Obrazek 4.12: Mg II )\ = 1239,93 A
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

4,40E-012 4

4,00E-012

3,60E-012

T T T T T T T T T
1240,48 1240,50 1240,52 1240,54 1240,56
Vinova délka [A]

Obrazek 4.13: Mg II \y = 1240, 39 A

7,00E-012
6,00E-012
5,00E-012

4,00E-012

3,00E-012

T T T T T T T T T
1531,2 15324 1533,6 1534,8 1536,0
Vinova délka [A]

Obrazek 4.14: Si 1T Ay = 1533,43 A
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

6,00E-012

3,00E-012 4
0,00E+000 -
T T T T T T T
1526,0 1526,7 15274 1528,1
Vinova délka [A]
Obrazek 4.15: Si II Ay = 1526,71 A
~ -» (1]
(PPN
4,00E-012 4 . -
-
—o\
»
[ ]
- ..d
2,00E-012 4
0,00E+000 - o
T T T T T T T T
1304,0 1304,2 1304,4 1304,6 1304,8

Vinova délka [A]

Obrazek 4.16: Si 1T Ay = 1304, 42 A
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

4,00E-012

2,00E-012 4

0,00E+000

T T T T T T T
1259 1260 1261 1262
Vinova délka [A]

Obrazek 4.17: Si I Ao = 1260,42 A

6,00E-012

3,00E-012

0,00E+000 +

T
1263

T T T T T T
1262 1264 1266 1268
Vinova délka [A]

Obrazek 4.18: Si 1T Ao = 1264, 74 A
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

3,00E-012 4
1,50E-012 4
0,00E+000 4

T T T T T T T T T T T

1192,6 11928 1193,0 1193,2 1193,4 1193,6
Vinova délka [A]

Obrazek 4.19: Si II \g = 1193,29 A
1,40E-012 4
7,00E-013 4
0,00E+000 4

T T T T T T T T T
1190,3 1190,4 1190,5 1190,6 1190,7
Vinova délka [A]

Obrazek 4.20: Si 1T Ay = 1190,42 A

46



Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

6,50E-012

6,00E-012 4

5,60E-012

5,00E-012

T T T T T T T
13932 13935 1393,8 13941
Vinova délka [A]

Obrazek 4.21: Si IV \g = 1393,76 A

4,80E-012

4,00E-012

3,20E-012

T T T T T T T T T
1301,88 1301,92 1301,96 1302,00 1302,04
Vinova délka [A]

Obrazek 4.22: Si 11 )\ = 1301,9 A
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

4,00E-012

2,00E-012 4

0,00E+000

6,00E-012

4,00E-012 4

2,00E-012

0,00E+000

T T T T T T T T T
1259,4 1259,5 1259,6 1259,7 1259,8
Vinova délka [A]

Obrazek 4.23: S II \g = 1259,5 A

T T T T T T T
1253,6 12538 1254,0 12542
Vinova délka [A]

Obrazek 4.24: S II \o = 1253,8 A
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

4,00E-012

2,00E-012 4

0,00E+000

6,00E-012

4,00E-012 4

2,00E-012

0,00E+000 +

T T T T T T
1250,40 1250,55 1250,70 1250,85

Vinova délka [A]

Obrazek 4.25: S II \g = 1250, 6 A

T T T T T T T
1608,2 1608,4 1608,6 1608,8
Vinova délka [A]

Obrazek 4.26: Fe IT Ao = 1608, 45 A
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Tok [erg/cm”2/s/A]

Tok [erg/cm”2/s/A]

7,50E-012

7,00E-012

6,50E-012

6,00E-012

T T T T T
1317,2 1317,3 1317,4
Vinova délka [A]

Obrazek 4.27: Ni II Ao = 1317,22 A

1
1317,5

7,20E-012 4
.
LI
. o
.
6,40E-012
5,60E-012
.
4,80E-012
T T T T T T T
1370,04 137016 1370,28 1370,40

Vinova délka [A]

Obréazek 4.28: Ni Il )\, = 1370,13 A
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4.3.1 Poznamky k fitovani

Béhem zpracovani spektralnich ¢ar a jejich fitovani jsem narazila na nékolik
problémi. Casto se c¢ary mezihvézdného prostfedi nachazely uvniti hvézd-
nych car. Proto v nékterych piipadech nekopiruje nafitované kontinuum
zdanlivé kontinuum ¢ary, jelikoz se jedna ¢ast jiné, hvézdné spektralni ¢ary.
Typickym p¥ikladem jsou ¢ary C T (A\g=1656,93 A) a Si IT (\g=1526,71 A)
— obrazky 4.3 a 4.14.

Dalsi zajimavy jev, se kterym jsem se setkala, byl negativni tok. Mimo
jinych ¢ar, kde se objevil, je nejzretelnsjsi u C II (M\o=1334,53 A), C 1I
(Mo=1335,71 A) a Si Il (\;=1190,42 A) — obrazky 4.6, 4.7 a 4.17. Negativni
tok je dusledkem chybného zpracovani spektra. Vzhledem k tomu, Ze stfed
¢ary se urcuje predevsim diky fitovani kiidel ¢ar, nemél by negativni tok

ovlivnit vysledek.

2,00E-012

1,00E-012

Tok [erg/cm”2/s/A]

0,00E+000 —

T T T T
13352 1335,6 1336,0 1336,4
Vinova délka [A]

Obrazek 4.29: Priklad negativniho toku.

Casto se v datech nachazela i nevhodna data pro fitovani. Prikladem byly
drobné cary, které se nachazely uvniti fitovanych ¢ar. Pro presnéjsi vysledky

jsem musela data vyloucit, proto v nékterych pripadech chybi. Kromé drob-
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nych uprav a korekei u vétSiny car, jsem nejvétsi zasahy provedla u ¢ar S 11
(M=1253,8 A) a S IT (\;=1250,6 A) - obrazky 4.19 a 4.20, kde vyloucena
data zaujimajf i celou ¢ast jednoho kiidla ¢ary (pro S TT (Ag=1253,8 A)).

Velkym otaznikem bylo pro mé zahrnuti spektralnich ¢ar niklu do vysled-
k. Jedna se o velmi tenké a mélo hluboké ¢ary s velkym rozptylem dat. Ale
dle mého nézoru je diilezité uvazovat co nejvice moznosti, coz se potvrdilo
pfi nésledném vypoctu radialnich rychlosti.

U7 na prvni pohled jsou ¢ary SiIT (\g=1260,42 A) a Si IT (A\=1264,74 A)
— obrazky 4.16 a 4.17 — odligné od ostatnich identifikovanych ¢ar. Jedna se
o Siroké ¢ary, jejich vzhled bych oznacila za vzhled hvézdnych ¢ar (pivodné
jsem je proto nechtéla pouzit pro dal$i pocitani). P¥i naslednych vypoctech
jsem vsSak doSla k zajimavym okolnostem, proto tyto ¢ary v néasledujicich

vypoctech zohlediuji. K interpretaci se vratim v diskuzi vysledkii.

4.4 Radialni rychlosti

Pro vypocet jednotlivych radidlnich rychlosti vyuzijeme vztahu:

Up =C* —— (46)

kde \g je laboratorni vlnova délka, A\ je posun stiedu ¢ary vaci laboratorni

délce a c je rychlost svétla. Ze zakona Siteni chyb pak plati, ze:

8v?“ad
Op,. . = 4.
rad a(AA) ( 7)
C
= . 4.
5Urad )\0 6A)‘ Y ( 8)

kde dax a dy,,, jsou nejistoty jednotlivych veli¢in. Shrnuti vysledki se nachézi
v tabulce 4.4.
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Tont Mo [A] peq [km/s] 6, [km/s]
Cl 1656,93 25,87 0,64
Cl 1560,31 27,48 0,17
Cl 1277,21 40,61 0,28
ClII 1334,53 13,48 0,99
cII 1335,71 12,34 0,73
CIV  1548,19 13,75 0,83
CIV  1550,76 —10,44 3,67
01 1302,17 20,95 0,25
ALTL 167074  27.45 0,36
Mg T 1239,93 26,11 0,32
Mg Il 1240,39 29,49 0,20
SiTl 153343 17,83 2.34
Sill 1526,71 19,05 0,47
SITl 130442 20,69 0,38
SITl 126042 40,20 3,33
Sill 1264,74 39,35 3,08
Si Il 1193,29 15,58 1,05
Si Il 1190,42 14,61 0,99
SiIV  1393,76 —11,40 2,75
PI1I 1301,9 22,34 0,32
SII 1259,5 23,57 0,37
STII 1253,8 26,30 0,51
ST 12506 92,99 0,53
Fell 1608,45 27,03 0,48
Nill 131722 2822 0,76
Nill  1370,13 30,20 0,81

Tabulka 4.4: Spektralni ¢ary a piislusné radialni rychlosti

7 vysledkt je patrné, ze se hodnoty seskupuji do péti vétsich skupin. Vy-
brala jsem ty hodnoty, jejichZ intervaly nejistot se prekryvaji a vypocetla tak
primérnou rychlost jednotlivych komponent. V jednom pfipadu se interval
nejistot neprotina s jinymi, proto jsem tento vysledek piiradila do jedné
ze skupin, ve které se alespont svou hodnotou k vysledku blizi. Pro né-

zornost prikladam graf jednotlivych rychlosti (viz obrazek 4.30). Vysledky

jsou prerozdéleny v tabulkach 4.5 — 4.9.
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Obrazek 4.30: Radialni rychlosti rozdélené¢ do péti skupin. Pro nazornost
jsem kazdé skupiné prifadila takové hodnoty souradnice y, aby byly skupiny
na grafu jednodusSe rozpoznatelné.

Tont Ao [A]  vpaq [km/s]
CIV 1550,76 —10,44
Si IV 139376 —11,40

Tabulka 4.5: Skupina hodnot v,.q = (—10,92 + 3,2) km/s. Intervaly neurdi-
tosti hodnot se vzajemné prolinaji.

Tont Ao [A]  vpea [km/s]
CTl 133453 1348
CII 133571 12,34
CTV 154819 13,75
Sl 1193,29 15,58
SiTl 119042 14,61

Tabulka 4.6: Skupina hodnot v,,q = (13,9+0,9) km/s. Intervaly neurcitosti
hodnot se vzajemné prolinaji ve vSech piipadech.
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Tont Ao [A]  vpaq [km/s]
Sill 153343 17,83
Sill 1526,71 19,05
Ol 130217 20,95
Sill 1304,42 20,69
PII 1301,9 22,34
ST 1250,6 92,29
SII  1259,5 23,57

Tabulka 4.7: Skupina hodnot v,,q = (18,4 +1,4) km/s (pro prvni dvojici),
Vraa = (20,8 £0,3) km/s (pro druhou dvojici) a v,4¢ = (22,3 £0,4) km/s
(pro tieti dvojici). Zde jsem pfiradila i dalsi hodnotu, pfestoze se jeji interval
nejistot neprolind s jinymi.

Tont Mo [A] vraq [km/s]
Cl 1656,93 25,87
Mg 1T 1239,93 26,11
SII 1253,8 26,30
Fell 1608,45 27,03
AlIl  1670,74 27,45
CI  1560,31 27,48
Nill 1317,22 28,22
Mg II  1240,39 29,49
Nill 1370,13 30,20

Tabulka 4.8: Skupina hodnot v,.q = (26,9 £ 0,5) km/s (pro prvnich sedm
hodnot) a v,qq = (29,9 £ 0,5) km/s (pro posledni dvé hodnoty).

Tont Ao [A]  vyaq [km/s]
C1 127721 40,61
Sill 1260,42 40,20
Sill 1264,74 39,35

Tabulka 4.9: Skupina hodnot v,,q = (40,1 £ 2,2) km/s.

25



4.5 Diskuze vysledki

Jak jiz bylo uvedeno v piedchozim textu, ve vysledcich lze vysledovat pét
skupin podobnych hodnot. Tento fakt naznacuje, Ze se mezi pozorovatelem
a hvézdou HD 36841 muze nachazet vice oblaki mezihvézdného materialu.
Nemusi se jednat konkrétné o pét oblakt, ale i o vice mezihvézdnych oblaki,
jak ukéze néasledujici text. VétSina fitovanych car byla posunuta smérem
k delsim vlnovym délkédm, proto lze predpokladat, Ze se tyto oblaky pohybuji
smérem od pozorovatele.

V prvni skupiné se nachéazeji dvé hodnoty radialnich rychlosti pro ¢ary
C IV (A =1550,76 A) a S TV (g =1393,76 A), které urcuji prvni nalezeny
mezihvézdny oblak. Rychlost tohoto oblaku je tedy v,.qq = (—10,943,2) km/s.
Zvlastni je, Ze tento oblak (jako jediny) se pohybuje opacnym smérem nez
ostatni spoctené komponenty mezihvézdnych oblak.

V druhé skupiné se intervaly nejistot jednotlivych hodnot prolinaji. Pri-
mérnd hodnota radialni rychlosti tohoto oblaku je tedy v..q = (13,9 +
0,9) km/s. V tieti skupiné neni vysledek tak jednozna¢ny, jelikoz se zde in-
tervaly hodnot prekryvaji pro tfi dvojice hodnot. Jedna z komponent ma pak
radialni rychlost v,qq = (18,4+1,4) km/s, druhé v,,q = (20,8£0,3) km/s a
tieti vpag = (22,32 £ 0,4) km/s. Ke skupiné jsem jesté piifadila dalsi jednu
hodnotu v,4q = 23,57 km /s pro ¢aru S IT (Ag =1250,6 A), piestoze se interval
nejistot této hodnoty neprotiné s intervalem pro celou skupinu. Tento fakt
dle mého nazoru neznamena, ze by rychlost byla Spatné spoctena nebo ¢ara
chybné identifikovana. Muze se jednat o dalsi komponentu, ktera se projevila
jen v jedné vinové délce v daném spektru. Dalsim studiem jiné ¢asti spektra
této hvézdy by ziejmé bylo mozné najit dalsi ¢ary odpovidajici této radialni
rychlosti.

Ve ¢tvrté skupiné hodnot se nachéazeji opét dva vysledky. V prvnim pii-
padé je radialni rychlost oblaku v,..q = (26,9 £ 0,5) km/s (zde se jednalo
o sedm hodnot jejichz intervaly se vzajemné prolinaly). Druhy komponent
mé dle mych vysledki rychlost v,.qq = (29,9 +0,5) km/s. V paté skupiné
se nachazeji tii velmi blizké hodnoty. Rychlost vypoctena pro tuto skupinu
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je Vraq = (40,1 £+ 2,2) km/s. Velmi zajimavy je fakt, ze dvé z téchto tii ¢ar
maji profil podobny profilu hvézdnych ¢ar. Vysledna radialni rychlost tak ne-
musi oznacovat rychlost mezihvézdného oblaku, ale miize se jednat o radialni
rychlost samotné hvézdy. Bohuzel tuto domnénku nemohu potvrdit ani vy-
vratit, jelikoZ jsem v Zaddném katalogu ani dostupné literatuie nenasla hod-
notu radialni rychlosti hvézdy HD 36841.

Velmi zajimavym faktem, ktery stoji za zminku, je souvislost jednotlivych
skupin s ionizacnim potencidlem prvki v téchto skupinach. Naptiklad hned
v prvni skupiné se nachazi t¥ikrat ionizovany uhlik i kiemik. Takto ioni-
zované prvky v8ak uz nenajdeme v dalgich skupinach (jen C IV se objevuje i
v druhé skuping, ve které nalezneme i Si I a C II). Z tohoto faktu lze usoudit,
ze prvni oblak mezihvézdné latky se nachazi blize ke zdroji ionizace nez néasle-
dujici oblaka. Podivame-li se na periodickou tabulku prvki, lze vysledovat,
ze obecné ioniza¢ni potencidl jednotlivych prvki klesa ve skupiné (shora
doli) a roste zleva doprava. Odtud lze tudiz usoudit, Ze oblak, ve kterém se
vyskytuje Fe II ¢i Ni II se nachazi déle od zdroje ionizace nez piedchazejici
oblaka (nezahrnuji zde skupinu s v,,q = (40,1 £2,2) km/s, jelikoz predpok-
ladam, Ze se jedna o radidlni rychlost samotné hvézdy — viz vyse).

Cartledge a kol. ve svém ¢lanku uvadéji jednu hodnotu radialni rychlosti
oblaku mezihvézdné latky: v,..q = (29,9 + 3,2) km/s, kterou mohu potvrdit
i svymi vysledky v,qq = (29,9 £0,5) km/s.

Savage a kol ve svém c¢lanku mimo jiné zkoumali radidlni rychlosti kom-
ponent mezihvézdnych oblakil na zakladé mezihvézdnych absorpénich car
ve spektrech 164 hvézd ranného typu (mezi nimi i HD 36841). Pro tuto
hvézdu uvadéji dva vysledky: v.qq = (=7,0 £ 3,1) km/s pro ¢aru C IV
(Ao =1550,76 A) a v,4g = (12,9+3,2) km/s pro ¢aru Si II (Ag =1880,01 A).
U druhého vysledku lze jednozna¢né potvrdit shodu s mymi vysledky a to
s radialni rychlosti komponentu v,,q = (13,940, 9) kim/s. Vysledek pro spek-
tralni caru C TV (\g =1550,76 A) se nejen shoduje s jednim z komponenti
Uraa = (—10,9 £ 3,2) km/s ale p¥imo s vysledkem, ktery jsem obdrzela pii
zpracovani této konkrétni ¢ary. I zde tedy mohu potvrdit vysledek s vysled-

kem uvedeny v ¢lanku Savage a kol, 2001.
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ZAver

V této praci zabyvajici se spektrem hvézdy HD 36841, pofizeném Hubb-
lovym kosmickym dalekohledem, bylo identifikovano 24 ¢ar atomii nebo
iontu vzniklych v mezihvézdném prostiedi a dale dvé ¢ary samotné hvézdy.
7 Dopplerova posuvu spektralnich ¢ar byly vypocteny radidlni rychlosti
sedmi komponent ¢tyi mezihvézdnych oblakt a zaroven urcena radialni rych-
lost hvézdy HD 36841.

Vysledky této prace se nejen shoduji s vysledky publikovanymi v lite-
ratufe (Cartledge a kol, 2004 a Savage a kol, 2001), ale zaroven rozsifily
skupinu t# nalezenych komponent v predeslé literatuie o dalsi ¢tyii kompo-
nenty. Urc¢eni radialni rychlosti hvézdy HD 36841 v§ak nemohlo byt potvr-
zeno, jelikoz ji zadny katalog radiadlnich rychlosti hvézd ani jind dostupna
literatura neuvadi.

Dalsim studiem parametri jednotlivych ¢ar by bylo mozné zjistit i kon-
centraci jednotlivych prvki a také teplotu komponent mezihvézdnych oblaki.
Pro zptesnéni radidlnich rychlosti by bylo vhodné zjistit, zda se v jiné ¢asti
spektra nenachazeji dal$i ¢ary mezihvézdného prostiedi, které by mohly
zpresnit dosazené vysledky a lépe urcit chemické zastoupeni prvkua v jed-
notlivych oblacich.

Studium mezihvézdné latky smérem k hvézdé HD 36841 a dalsich hvézd
v jeji blizkosti ndAm muze poskytnout cenné informace o dané oblasti a dy-

namice mezihvézdné latky.
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