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Abstrakt:

V p°edloºené práci studujeme mezihv¥zdnou látku ve sm¥ru hv¥zdy HD 36841.
V prvních t°ech kapitolách se obecn¥ zabýváme mezihv¥zdnou látkou, jejími
vlastnostmi, podobami a teoretickým popisem studia, které se p°i zkoumání
mezihv¥zdné látky vyuºívá. Poslední kapitola je v¥nována vlastnímu zpra-
cování spektra hv¥zdy HD 36841.

Tato práce se zam¥°uje p°edev²ím na identi�kaci spektrálních £ar mezi-
hv¥zdného prost°edí a následné ur£ení radiálních rychlostí jednotlivých kom-
ponent mezihv¥zdných oblak· nacházejících se sm¥rem k hv¥zd¥ HD 36841.

Klí£ová slova: mezihv¥zdná látka, spektrum, spektrální £áry, radiální rychlost

Abstract:

In the present work we study interstellar medium in the direction of the
star HD 36841. In the �rst 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 identi�cation 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

Mezihv¥zdná látka

V následující kapitole bylo £erpáno z t¥chto zdroj·: Mikulá²ek Z., Krti£ka
J., 2005; Dyson J. E., WIlliams D.A., 1997; Osterbrock D. E, 1989 a Spitzer
L. Jr., 1978.

Mezihv¥zdná látka, jak uº název napovídá, se nachází v prost°edí mezi hv¥z-
dami. Lze do ní zahrnout elementární £ástice, atomy, molekuly, prachové
£ástice, fotony a £ástice kosmického zá°ení. A´ zní p°edchozí de�nice jakkoliv
suchopárn¥, význam mezihv¥zdné látky je velmi d·leºitý nejen pro v¥t²inu
obor· astrofyziky, ale i fyziky jako takové, od kvantové mechaniky aº po fyzi-
ku galaxií. Sta£í pohlédnout na oblohu oby£ejným triedrem nebo dokonce
i pouhým okem, aby si £lov¥k uv¥domil, jak významnou roli má mezi-
hv¥zdná látka ve vývoji hv¥zd, stavb¥ galaxií a dokonce i pro ºivot na Zemi.
Podíváme-li se na Mlé£nou dráhu zde na severní polokouli, nelze p°ehlédnout
tmavou oblast v souhv¥zdí Labut¥, které se poeticky p°ezdívá Pytel uhlí.
Vysv¥tlení, pro£ v této oblasti pozorujeme men²í po£et hv¥zd neº v okol-
ních oblastech Mlé£né dráhy, je jednoduché: sv¥tlo ze vzdálen¥j²ích hv¥zd je
odstín¥no látkou, která se mezi námi a hv¥zdami nachází. Podobné oblasti
jsou v²ak v na²í Galaxii a v jiných galaxiích velmi £asté, coº poukazuje
na fakt, ºe mezihv¥zdná látka hraje d·leºitou roli v oblasti stavby, dy-
namiky a struktury t¥chto hv¥zdných útvar·. Vrátíme-li se k na²emu triedru
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a zamí°íme-li jej do souhv¥zdí Lyry na objekt M 57, narazíme na planetární
mlhovinu, jednu z dal²ích podob mezihv¥zdné látky. Zde lze názorn¥ vid¥t,
jaký význam má mezihv¥zdná látka v záv¥re£ných stádiích vývoje hv¥zd a
jak ji samotné hv¥zdy ovliv¬ují (nap°íklad obohacením o t¥º²í prvky). Tak
jako hv¥zdy ovliv¬ují mezihv¥zdný materiál, tak i tento materiál ovliv¬uje
hv¥zdy. Typickým p°íkladem, zato velmi podstatným, je vznik nových hv¥zd,
které se rodí práv¥ v oblastech s vysokou hustotou mezihv¥zdného plynu.
Nemen²í význam má i prachová sloºka (zaujímající asi 1 % celkové hmot-
nosti mezihv¥zdné látky) ve vývoji planetárních soustav okolo nov¥ vzniklých
hv¥zd. Krom¥ jiº jmenovaných podob mezihv¥zdné látky se setkáváme s tzv.
oblastmi H I, H II oblastmi, prachovými oblaky, molekulovými oblaky nebo
nap°íklad se zbytky po supernovách (více v 2. kapitole).

1.1 Historie objevu

První my²lenky o existenci mezihv¥zdné látky se objevují v období 19. sto-
letí, kdy Heinrich Wilhem Olbers a Friedrich Georg Wilhem Struve vyjád°ili
my²lenku o existenci pohlcování sv¥tla v mezihv¥zdném prost°edí na zák-
lad¥ statistiky po£tu hv¥zd. Z°eteln¥j²ím argumentem pro potvrzení této
my²lenky bylo nalezení nehybné £áry ve spektru dvojhv¥zdy Mizaru Edwar-
dem Charlesem Pickeringem. Jelikoº jsou spektrální £áry vzniklé ve dvoj-
hv¥zd¥ ovlivn¥ny Dopplerovým posuvem, musela tedy zmín¥ná nehybná
£ára vzniknout v jiném prost°edí. Obdobnou £áru nalezl ve spektru hv¥zdy
δ Orionis Johannes Franz Hartmann, který ji také správn¥ vysv¥tlil, jakoºto
spektrální £áru, která vznikla v mezihv¥zdném prost°edí, ve kterém byl
p°ítomný vápník (jednalo se o £áru ionizovaného vápníku Ca II). Exis-
tence mezihv¥zdné látky byla v²ak dokázána aº v roce 1930 astronomem
Robertem Juliem Trümplerem. Porovnáním vzdáleností otev°ených hv¥zdo-
kup zji²t¥ných z jejich jasnosti a vzdáleností odhadnutých z pozorovaného
úhlového pr·m¥ru hv¥zdokup zjistil, ºe hodnota jejich podílu roste se vzdále-
ností (viz obrázek 1.1). Tento výsledek mohl být vysv¥tlen jedin¥ mezihv¥zd-
nou extinkcí, která tudíº potvrzovala p°ítomnost mezihv¥zdné látky.
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Obrázek 1.1: Graf sestrojený Robertem Trümplerem p°i prov¥°ování
vzdáleností otev°ených hv¥zdokup; obrázek p°evzat z práce Absorption of
Light in the Galactic Systems; Trümpler R. J., 1930

1.2 Pozorování prost°ednictvím fotogra�e

Pozorovatelé znají mezihv¥zdnou látku v podob¥ plynných mlhovin, které
se na obloze jeví jako jasné, mlhavé objekty, které jsou dob°e viditelné i
malým dalekohledem. Lépe lze mlhoviny pozorovat prost°ednictvím foto-
gra�í (v této dob¥ spí²e CCD snímk·). Av²ak ne v²echny mlhoviny dokáºe
tato metoda v¥rohodn¥ zobrazit. Proto se také mlhoviny £asto snímají s pou-
ºitím �ltr·, které dokáºí vymezit úzkou oblast vlnových délek v okolí promi-
nentní emisní £áry, takºe zá°ení z hv¥zdného pop°edí i pozadí je potla£eno.
Detaily nemusíme zachytit jen s pomocí �ltr·, ale také pozorováním v r·z-
ných oborech elektromagnetického zá°ení (viz obrázek 1.2). Infra£ervené
snímky umoº¬ují velmi dob°e mapovat prachové oblasti, rádiový obor odhalí
oblasti neutrálního vodíku a pomocí snímk· po°ízených v krátkovlných oblas-
tech lze sledovat nap°íklad r·zné zdroje rentgenového zá°ení.
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Obrázek 1.2: V levé £ásti obrázku se nachází snímek centrální £ásti mlhoviny
M 42 v optickém oboru a v pravé £ásti snímek téºe oblasti av²ak v IR oboru.
Zdroj: HST, NASA [1]

1.3 Spektrum plynných mlhovin

Plynné mlhoviny mají emisní £árové spektrum, ve kterém p°evládají za-
kázané £áry iont· b¥ºných prvk·: O III v zelené £ásti viditelného spektra,
N II v £ervené £ásti a O II jako ultra�alový dublet. Dále lze pozorovat £áry
p°echod· vodíku: Hα v £ervené, Hβ v modré a Hγ ve �alové oblasti spek-
tra. Krom¥ t¥chto £ar, které jsou charakteristickými znaky kaºdého spektra
mlhoviny, se zde objevuje £ára He I nebo He II, vyskytující se ve spektrech
vysoce ionizovaných mlhovin.

Kontinuum spektra mlhovin bývá slabé. Je zde p°ítomná atomární sloºka,
která je emitována p°edev²ím voln¥-vázanými p°echody v oblasti Paschenova
kontinua a Balmerova kontinua. Druhou sloºkou je re�exní kontinuum, které
je zp·sobeno rozptylem hv¥zdného zá°ení na £áste£kách prachu. Co se tý£e
infra£ervené oblasti spektra, zde zá°í p°edev²ím jiº zmín¥ný prach, jehoº
mnoºství je v mlhovinách r·zné.
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Po°ídíme-li v²ak spektrum n¥kterých hv¥zd, lze nalézt mimo absorp£ních
£ar, které vznikly v atmosférách hv¥zd, také absorp£ní £áry vzniklé v mezi-
hv¥zdném prost°edí nacházejícím se mezi hv¥zdou a pozorovatelem. Tyto
£áry bývají hluboké a velmi úzké, coº lze p°isoudit relativn¥ nízké teplot¥ a
hustot¥ mezihv¥zdného materiálu. Tato mezihv¥zdná látka bývá £asto usku-
pena v jednotlivých oblacích, které putují prostorem. Pomocí absorp£ních
£ar, které vznikly v mezihv¥zdném materiálu, lze studovat jednotlivá oblaka.
Z hloubky spektrální £áry lze zjistit po£et absorbujících atom· nacházejících
se v oblaku a z jejich polohy ve spektru lze také vypo£ítat radiální rychlost
vzhledem ke Slunci.

Obrázek 1.3: Ilustrativní obrázek spektra hv¥zdy nacházející se v H II oblasti.
Konkrétn¥ se jedná o hv¥zdu HD 37042, nacházející se v oblasti mlhoviny
M 42. Ve spektru takovýchto hv¥zd nacházíme krom¥ spektrálních £ar, které
vznikly v samotných atmosférách hv¥zd, také absorp£ní £áry, jejichº p·vod
lze hledat v mezihv¥zdném prost°edí. Snímek: HST [1], spektrum: STIS [2]
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1.4 Rozloºení v prostoru

P°i pohledu na rozloºení mezihv¥zdné látky v prostoru v men²ím m¥°ítku
zji²´ujeme, ºe zde hraje velkou roli p°edev²ím vliv samotných hv¥zd. Nejen,
ºe mezihv¥zdná látka je jejich zárode£ným materiálem, jehoº gravita£ním
zhroucením hv¥zdy práv¥ vznikají, ale je to také látka, kterou hv¥zdy p°i
svém vývoji vracejí r·znými zp·soby zp¥t do prostoru. Mezihv¥zdný mate-
riál ovliv¬ují i dal²í interakce, jako nap°íklad vzájemné gravita£ní p·sobení
jednotlivých hv¥zd nebo galaxií.

Rozloºení mezihv¥zdného materiálu v Galaxii je velmi nerovnom¥rné.
Naprostá v¥t²ina se soust°e¤uje v galaktickém disku, jehoº polom¥r dosahuje
více neº 25 kpc a tlou²´ka jen 250 pc (nejmlad²í disková populace). Zde je
látka nashromáºd¥na p°edev²ím ve spirálních ramenech. Pr·m¥rná hustota
materiálu v mezihv¥zdném prost°edí je 5·10−21 kg/m3 a koncentrace je tudíº
asi 106 atom·/m3.

Ke studiu prostorového rozloºení mezihv¥zdné látky v kterékoli její podo-
b¥ je nejvhodn¥j²í výzkum cizích galaxií. Studiem mezihv¥zdného materiálu
uvnit° na²í Galaxie je sice moºné získat mnoºství d·leºitých fakt· a in-
formací, av²ak paradoxn¥ díky mezihv¥zdné hmot¥ nelze zkoumat vzdále-
n¥j²í mezihv¥zdnou látku, jelikoº ji ta bliº²í zakrývá. Proto je pro výzkum
celkového rozloºení mezihv¥zdného materiálu v prostoru vhodn¥j²í pohled
do vzdálen¥j²ích míst, k jiným galaxiím. Na snímcích cizích galaxií se ukazuje,
ºe prachová oblaka a jasné hv¥zdy spektrálního typu O s jejich H II oblastmi
se koncentrují p°edev²ím do spirálních ramen galaxií. Z°ejm¥ i neutrální
vodík a helium jsou koncentrovány taktéº v t¥chto £ástech galaktického
disku. Av²ak rozli²ení v¥t²iny prohlídek v pásmu 21 cm vodíkové £áry je p°íli²
malé k ov¥°ení této domn¥nky. Co se tý£e rozloºení mezihv¥zdné látky uvnit°
eliptických galaxií, lze jej ozna£it za velmi jednoduché, jelikoº mnoºství mezi-
hv¥zdné látky uvnit° eliptických galaxií je velmi malé aº zanedbatelné.

Jak jsem jiº zmínila na za£átku, studium rozloºení mezihv¥zdné látky
uvnit° na²í Galaxie je pon¥kud sloºit¥j²í. Problém spo£ívá v nepr·hled-
nosti n¥kterých £ástí Galaxie. Tato nepr·hlednost sice neovliv¬uje zá°ení
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Obrázek 1.4: Mapa oblastí neutrálního a ionizovaného vodíku v disku
Galaxie. Snímek p°evzat z práce Pulsar Distances and the Galactic distri-
bution of Free Electrons, Taylor J. H. a kol., 1993

v²ech vlnových délek, ale pro v¥t²í £ást vlnových délek je nezanedbatelná a
bohuºel i t¥ºko odhadnutelná. Proto nelze s uspokojivou p°esností zjistit
vzdálenost zastín¥ných objekt·, takºe nelze zkoumat celkové rozloºení ply-
nových mra£en uvnit° Galaxie. Vzdálenost H II oblastí lze ur£it díky spektru
centrální hv¥zdy (blíºe v kapitole 2.1.2 H II oblasti). Na obrázku 1.4 je za-
kreslena poloha oblastí neutrálního a ionizovaného vodíku v Galaxii. Zde lze
jasn¥ vypozorovat ²est ramen: Orionovo rameno (v blízkosti Slunce), rameno
Persea, vzdálené asi 2000 pc sm¥rem od galaktického jádra, rameno Labut¥,
které je zárove¬ vn¥j²ím ramenem Galaxie, rameno St°elce, vzdálené tak-
téº p°ibliºn¥ 2000 pc ale sm¥rem k centru Galaxie, rameno �tít-Jiºní k°íº
a rameno Pravítko. Tato mapa jasn¥ ukazuje, ºe jednotlivá ramena jsou
v ur£itých místech propojena. Rozloºení mezihv¥zdné hmoty v na²i Galaxii
tedy nelze popsat jako naprosto odd¥lená ramena, která se spirálovit¥ obtá£í
okolo jejího centra. Existuje zde ur£ité propojení mezi jednotlivými rameny,
které se svou velikostí a typem u jednotlivých galaxií li²í.
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1.5 Nyn¥j²í výzkum

Obecn¥ platí, ºe pro nejlep²í pochopení a získání maxima informací o daném
objektu £i problému (nejen astronomickém) je vhodný výzkum z co nej-
v¥t²ího úhlu pohledu. Proto se výzkumem mezihv¥zdné látky zabývá as-
tronomie v co nej²ir²ím spektru vlnových délek. D·vodem v²ak není jen
obecná teze zmín¥ná na za£átku odstavce, ale p°edev²ím fakt, ºe mezi-
hv¥zdný materiál, a´ uº se jedná o oblasti neutrálního vodíku £i oblasti H II,
vyza°uje na r·zných vlnových délkách nejednoho oboru elektromagnetického
zá°ení. Proto se setkáváme s rádiovou astronomií pro oblasti H I (p°edev²ím
zá°ení vodíku na 21 cm � viz obrázek 1.5), infra£ervenou spektroskopií oblastí
s vysokým obsahem prachu (zde stojí za zmínku ISO - Infrared Space Ob-
servatory) nebo se spektroskopií ultra�alové £ásti spektra. V tomto oboru
hrála d·leºitou roli sonda IUE (International Ultraviolet Explorer), která
v²ak svou £innost ukon£ila v zá°í roku 1996. Významným krokem ke studiu
vesmíru v UV oblasti spektra byla instalace spektrografu STIS (Space Tele-
scope Imaging Spectrograph) na Hubble·v kosmický dalekohled v roce 1997.
B¥hem své £innosti do roku 2004 zásoboval spektrograf v¥dce spektry a
snímky objekt· nejen z UV oblasti, ale také z oblasti viditelného zá°ení.

Obrázek 1.5: Snímek Galaxie na vlnové délce 21 cm z výzkumu Leiden-
Dwingeloo Survey of Galactic Neutral Hydrogen za pouºití 25metrového
rádiového dalekohledu Dwingeloo. Zdroj: [3]

13



Kapitola 2

Podoby mezihv¥zdné látky

V následující kapitole bylo p°edev²ím £erpáno z t¥chto zdroj·: Mikulá²ek Z.,
Krti£ka J., 2005; Dyson J. E., WIlliams D.A., 1997; Osterbrock D. E, 1989 a
Kleczek J., 2002.

2.1 Mezihv¥zdný plyn

Chemické sloºení mezihv¥zdného plynu odpovídá sloºení povrchových vrstev
hv¥zd. Na 1000 atom· vodíku p°ipadá 80 atom· helia a 1 t¥º²í atom. Vodík
(stejn¥ tak i dal²í prvky) se vyskytuje jak v neutrální tak v ionizované
podob¥. Lze jej v²ak nalézt i v podob¥ dvouatomové molekuly H2. Krom¥
této nejvíce zastoupené molekuly se v mezihv¥zdném prost°edí vyskytují
r·zn¥ sloºité molekuly, od oxidu uhelnatého CO, p°es vodu H2O, aº po nej-
v¥t²í dosud známou mezihv¥zdnou molekulu HC11N. Ke studiu mezihv¥zd-
ných molekul slouºí p°edev²ím mikrovlnná oblast zá°ení, v níº lze detekovat
emisi £i absorpci zá°ení zp·sobenou zm¥nou rota£ního stavu molekuly. P°i
p°echodech mezi vibra£ními stavy se emitují £i absorbují fotony infra£ervené
oblasti elektromagnetického zá°ení.
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2.1.1 Oblasti H I

Oblasti H I jsou oblastmi neutrálního vodíku, které zá°í v rádiové oblasti
na vlnové délce 0,211 m. P°í£ina tohoto zá°ení je v roz²t¥pení základní ener-
getické hladiny atomu vodíku. Elektron, který se nachází na metastabilní
hladin¥ (orientace spinu protonu a elektronu je paralelní) zde setrvává n¥ko-
lik milión· let, poté spontánn¥ p°echází na hladinu s niº²í energií (orientace
spin· je anti-paralelní). Tento p°echod pat°í mezi tzv. zakázané a vlnová
délka fotonu, který je p°i tomto p°echodu vyzá°en, odpovídá práv¥ jiº zmi¬o-
vané vlnové délce 0,211 m.

K tomu, aby byl vodíkový atom excitován do metastabilní hladiny, musí
docházet p°edev²ím k nepruºným sráºkám mezi atomy. Je sice moºná ex-
citace pohlcením fotonu o vlnové délce 0,211 m, ale tato moºnost není tak
£astá, jako vý²e zmín¥ný zp·sob. Prolétající foton o vlnové délce 0,211 m
m·ºe zp·sobit také tzv. stimulovanou emisi, p°i které vyvolá vynucený p°e-
chod z vy²²í na niº²í energetickou hladinu, p°i£emº se emituje dal²í foton.

Aby v²ak atomy vodíku zá°ily v zakázaných £arách, nesmí p°echázet
z metastabilní hladiny na niº²í jiným zp·sobem neº emisí fotonu. Prost°edí
musí mít tudíº malou hustotu, aby nedocházelo k tzv. superpruºným sráºkám
s jiným atomem, p°i kterých se ºádný foton neemituje.

2.1.2 Oblasti H II

Pro pozorovatele no£ní oblohy pat°í H II oblasti (jsou také nazývány di-
fuzními mlhovinami) mezi nejkrásn¥j²í objekty v dalekohledu i bez n¥j. Dob-
rým p°íkladem je i laik·m známá mlhovina M 42 v souhv¥zdí Orionu £i
na jiºní obloze mlhovina u hv¥zdy Eta Carinae (NGC 3372).

Fyzikáln¥ se jedná o oblasti ionizovaného vodíku s charakteristickou teplo-
tou 8000 K, rozm¥rem okolo 50 pc a hmotností v rozmezí zhruba od 102

do 104 slune£ní hmotnosti. Typická koncentrace £ástic ionizované £ásti H II
oblasti je 10 aº 102 cm−3, p°i£emº zde existují i mnohem hust²í oblasti, které
jsou v²ak natolik malé, ºe jsou na hranici rozeznatelnosti. Uvnit° mlhoviny
se objevují ur£ité vnit°ní pohyby s rychlostmi kolem 10 km/s. Horký, ionizo-
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vaný plyn má tendenci k expanzi do okolních chladn¥j²ích oblastí. P°i tomto
procesu zárove¬ dochází k poklesu hustoty a vzr·stu objemu.

Hv¥zdy uvnit° H II oblastí

Pro existenci H II oblastí je zapot°ebí, aby se uvnit° t¥chto mlhovin vysky-
tovala jedna nebo více hv¥zd spektrálního typu O, jelikoº pouze tyto hv¥zdy
dokáºí emitovat fotony s dostate£nou energií (>13,6 eV), která je pot°ebná
k ionizaci plynu tak, ºe je mlhovina jednodu²e pozorovatelná jako H II oblast.
�asto bývají tyto hv¥zdy typu O sou£ástí mladých hv¥zdokup, které obsahují
také vysoký po£et hv¥zd typu B.

Emitované fotony, které jsou zapot°ebí ke vzniku H II oblasti, leºí v UV
oblasti s vlnovou délkou 91,2 nm nebo krat²í. Tyto fotony jsou schopny
ionizovat atom vodíku. P°ebyte£ná energie se upot°ebí jako kinetická en-
ergie elektronu a protonu. Aby docházelo k zá°ení samotných H II oblastí,
je nutné, aby se volné elektrony za£aly znovu rekombinovat a vytvá°et op¥t
atomy vodíku. Elektron v²ak nesesko£í na základní nejniº²í energetickou
hladinu rovnou, nýbrº postupn¥ (kaskádovitý p°echod). P°i t¥chto p°echodech
jsou emitovány fotony s energiemi odpovídajícími danému p°echodu, které
lze zaznamenat ve spektru daného objektu. Spektrum t¥chto oblastí je tedy
bohaté na £áry HI, £áry [NII] a [OII]. Vyskytuje-li se v²ak uvnit° difuzní
mlhoviny velmi horká hv¥zda, zesílí se ve spektru také £áry [NIII] a [OIII].

Rozloºení HII oblastí V Galaxii

Z pozorování ostatních spirálních galaxií lze usuzovat, ºe se oblasti H II
uvnit° na²í Galaxie koncentrují p°edev²ím ve spirálních ramenech. Vzhledem
k poloze slune£ní soustavy v Galaxii a vzhledem k vysoké koncentrací H II
oblastí v galaktické rovin¥ je velmi náro£né prozkoumávat vzdálen¥j²í H II
oblasti a p°esn¥ ur£ovat jejich vzdálenost. Jedinou p°esnou metodou k ur£ení
vzdálenosti H II oblasti je metoda spektroskopických paralax. Tato metoda
se zakládá na spektrální klasi�kaci hv¥zd v centru H II oblastí. Po ur£ení
jejich absolutních hv¥zdných velikostí lze jednodu²e zjistit jejich vzdálenost.
Aby byla vzdálenost p°esn¥ stanovena, je zapot°ebí ur£it p°esnou spektrální
klasi�kaci, po°ídit p°esná m¥°ení v barvách k ur£ení mezihv¥zdné extinkce a
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Obrázek 2.1: Snímek H II oblasti IC 405. Foto: Robert Gendler

zohlednit p°esný vztah mezi spektrálním typem, absolutní hv¥zdnou velikostí
a skute£nou barvou.

Problémem je v²ak ur£ení hv¥zdy, jejíº vzdálenost bude odpovídat vzdále-
nosti H II oblasti. P°estoºe u v¥t²iny H II oblastí lze takovou hv¥zdu rozpoz-
nat, existují nadále i takové H II oblasti, u kterých tuto hv¥zdu nelze s p°es-
ností ur£it.

Optická pozorování vzdálen¥j²ích H II oblastí jsou velmi zatíºená mezi-
hv¥zdnou extinkcí. Ta ale není problémem v oblasti radiového zá°ení. M¥°e-
ním v této oblasti spektra zá°ení bylo objeveno n¥kolik velmi vzdálených
H II oblastí. Bohuºel tyto opticky neviditelné oblasti lze uº h·°e podrobn¥ji
prozkoumávat. Není zde tudíº p°ímá cesta jak zjistit jejich vzdálenost, jelikoº
pot°ebné hv¥zdy v nich nelze identi�kovat. Jedinou metodou jak alespo¬ p°i-
bliºn¥ ur£it jejich vzdálenost, je zji²t¥ní jejich radiální rychlosti. Vzdálenost
lze poté odvodit z modelu na²i Galaxie, kde vystupuje ur£itý vztah mezi
vzdáleností od centra a rota£ní rychlostí. Av²ak vzdálenost zji²t¥na touto
metodou je velmi nep°esná a lze ji povaºovat pouze za p°ibliºnou vzdálenost.
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Molekuly v HII oblastech

Prvními molekulami mezihv¥zdného prost°edí, které byly pozorovány, jsou
molekuly H2 a OH. Krom¥ t¥chto molekul byly v H II oblastech zaregistro-
vány i molekuly H2O, CO, CN, CS, HCN, H2CO, CH3OH a dal²ích více neº
padesát molekul. N¥které z t¥chto molekul jsou koncentrovány nebo unikají
z malých zhustk· uvnit° mlhoviny. Av²ak v¥t²ina t¥chto molekul je ukryta
uvnit° hustých, prachových, tmavých molekulových mra£nech, do kterých
ionizující zá°ení obtíºn¥ proniká.

2.1.3 Molekulová oblaka

Molekulová oblaka jsou tvo°ena molekulárním vodíkem, neutrálním vodíkem,
heliem, dal²ími prvky, které vytvá°í £asto sloºité molekuly, a prachovými
zrny. Ta jsou velmi d·leºitá v udrºování nízké teploty uvnit° takovýchto
oblak·.

Ob°í molekulová mra£na, ve kterých je obsaºena více neº polovina mezi-
hv¥zdné látky, se ozna£ují GMC (z anglického názvu Giant Molecular Clouds).
Jedná se o objekty s rozm¥rem asi 160 sv¥telných let, s hmotnostmi od 105

do 106 M�, vnit°ní teplotou 20 kelvin· a s koncentrací okolo 2 · 108 £ástic
na m3. Uvnit° GMC se vyskytují tzv. jádra, která zaji²´ují svým pohybem
vnit°ní stabilitu GMC. Tyto zhustky látky jsou relativn¥ teplej²í n¥º zbytek
GMC. Typická teplota se pohybuje v rozmezí 100 aº 200 K.

Detekce GMC se opírá p°edev²ím o pozorování zá°ení molekuly CO, je-
jíº nejsiln¥j²í £ára se nachází na dob°e detekovatelné vln¥ 2,6 mm. Krom¥
molekuly CO existují i dal²í tzv. indika£ní molekuly, p°i jejichº p°echodech
z vy²²ích energetických stav· na niº²í, se emitují fotony z takových obor·
spektra, které lze ze Zem¥ velmi dob°e pozorovat. Mezi takové molekuly
pat°í nap°íklad CH, OH, CS a C3H2.

Molekulová oblaka jsou známa i jako "hv¥zdné porodnice," tudíº oblasti,
ve kterých vznikají nové hv¥zdy. Typickým p°íkladem je Orlí mlhovina (M 16).
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2.1.4 Planetární mlhoviny

Na rozdíl od GMC, ve kterých mohou nové hv¥zdy vznikat, jsou plane-
tární mlhoviny spole£n¥ s poz·statky po supernovách pouhými odvrºenými
obálkami zaniknuv²ích hv¥zd. Jedná se o izolované mlhoviny, které £asto
vykazují velký stupe¬ dvoustranné symetrie. Typické koncentrace £ástic po-
zorované pro planetární mlhoviny sahají v rozmezí od 102 cm−3 do 104 cm−3

a pozorované hmotnosti od 0,1 M� do 1,0 M�. Polom¥r typické planetární
mlhoviny dosahuje asi 0,1 pc. Ten se v²ak s £asem zv¥t²uje, mlhovina se totiº
rozpíná a to rychlostí n¥kolika desítek km/s. Stejn¥ tak jako v p°ípad¥ H II
oblasti je viditelné zá°ení t¥chto mlhovin p°etransformovaným UV zá°ením,
které vychází tentokráte z tzv. bílého trpaslíka. Jedná se o elektronov¥ degen-
erovanou hv¥zdu s povrchovou teplotou zhruba 5·104 K, která zbyla z hv¥zdy
p·vodní. �ivotnost planetárních mlhovin bývá po£ítána v desítkách tisíc let,
coº je doba, která je v astronomickém m¥°ítku velmi krátká.

Díky vysokým teplotám centrálních hv¥zd bývají planetární mlhoviny
relativn¥ více ionizovány neº H II oblasti. Jejich spektrum nezahrnuje pouze
rekombina£ní £áry H I a He I, ale také £áry He II a zakázané £áry vzniklé
sráºkovou excitací [N III] a [O III], které jsou mnohem siln¥j²í neº ty ve spek-
tru difuzních mlhovin. Av²ak spektra planetárních mlhovin, jejichº centrální
hv¥zda nemá tak vysokou teplotu, bývají velmi podobná spektr·m H II
oblastí.

Mnoho planetárních mlhovin bývá pozorováno v blízkých galaxiích, p°ede-
v²ím v Magellanových oblacích a v M 31. Bohuºel je jejich svítivost velmi
malá oproti H II oblastem, tudíº je nelze studovat do velkých detail·. Av²ak
díky spektroskopickému m¥°ení lze získávat dobré informace o rychlostech,
mnoºství prvk· a jejich vývoji.
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Obrázek 2.2: Snímek planetární mlhoviny NGC 6751 Foto: HST [1]

2.1.5 Zbytky po supernovách

Mnoho nov je obklopeno slabými obálkami s emisním spektrem, bývají to
v²ak velmi málo fotoionizované mlhoviny. Mnohem zajímav¥j²í jsou emisní
mlhoviny, o kterých je známo, ºe se jedná o zbytky po výbuchu super-
novy. Obálka, která byla takto vyvrºena, zá°í p°edev²ím v d·sledku syn-
chrotronového zá°ení volných elektron·. Ty se spirálovit¥ pohybují podél
silo£ar magnetického pole, které z·stalo zamrzlé ve vyvrºeném, nabitém ma-
teriálu.

Existují dva typy zbytk· po supernovách: pleriony a klasické typy zbytk·.
Vzájemn¥ se mimo jiné li²í jejich tvarem nebo zdrojem energie. U plerion·
se jedná o nepravidelné útvary, které obsahují látku i uvnit°. �asto v nich
m·ºeme najít aktivní pulzar, který v podstat¥ zaji²´uje jejich zá°ivý výkon.
Tento typ pat°í mezi velmi pohledné objekty na obloze, p°íkladem je známá
M 1 v Býkovi. Klasický typ zbytk· po supernovách není sice tak nápadný, ale
vyzna£uje se tém¥° sférickým tvarem. Uvnit° tohoto zbytku se nachází velmi
z°ed¥ný plyn. Co se tý£e zdroje energie, ten poskytuje p°edev²ím kinetická
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energie exploze. Rychle se pohybující £ásti mlhoviny se sráºejí s okolním
mezihv¥zdným plynem a takto uvoln¥ná energie se p°em¥¬uje v ioniza£ní a
tepelnou energií.

2.1.6 Koronální plyn

Neobvyklým typem mezihv¥zdné látky je tzv. koronální plyn, který se vyz-
na£uje hned dv¥ma zvlá²tními vlastnostmi. Teplota koronálního plynu se
pohybuje v rozmezí 105-106 K a koncentrace £ástic je velmi malá: °ádov¥
103 £ástic na m3. Jedná se tedy o velmi horký a zárove¬ velmi °ídký plyn.
Co se tý£e jeho vzniku £i výskytu, povaºuje se koronální plyn za produkt
supernov. Tento plyn plný ionizovaných atom· je siln¥ ovliv¬ován magne-
tickým polem Galaxie, které jej udrºuje v pevn¥ vázaných strukturách.

2.1.7 Mezigalaktická látka

Mezigalaktická látka se nachází v prostoru mezi galaxiemi potaºmo prostoru
mezi kosmickými st¥nami. Ze spektroskopických m¥°ení kvazar· vyplývá, ºe
v mezigalaktickém prostoru se nachází oblaka ionizovaného hélia. Absorpce
v £á°e Lα pozorovaná v t¥chto spektrech poukazuje na to, ºe sv¥tlo z t¥chto
objekt· muselo projít n¥kolika mezigalaktickými oblaky vodíku. Po£et t¥chto
oblak· dovoluje astronom·m je nazývat Lyman·v les (Lyman forest). Tato
mezigalaktická oblaka dodávají £erstvý materiál galaxiím k tvorb¥ nových
hv¥zd. Pozorování na vodíkové £á°e 21 cm ukazují, ºe i do na²í Galaxie padají
na kovy chudé oblaky mezigalaktické látky.

Výzkum mezigalaktické látky je velmi p°ínosný pro kosmologii. Sledová-
ním rudých posuv· a hustoty oblak· mezigalaktické látky lze studovat závis-
lost hustoty na £ase od doby, kdy byl vesmír starý pouze 1 miliardu let.
Nap°íklad pro oblaky s rudým posuvem z = 3, 5 je mnoºství t¥º²ích prvk·
nulové. U oblak· s z = 3, 0−3, 5 uº lze zaznamenat £áry kov·, by´ jsou velmi
slabé. Nár·st obsahu t¥º²ích prvk· lze vysledovat aº u oblak· s rudým po-
suvem z = 1, 5− 3, 0 (Kleczek J., 2002).
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Velmi zajímavá jsou rentgenová pozorování observato°e ROSAT. Pouka-
zují na p°ítomnost velkého mnoºství ºhavého plazmatu o teplot¥ n¥kolika
desítek milión· kelvin· v prostoru mezi galaxiemi v kupách galaxií. Dokonce
byl prokázán prach v mezigalaktické látce nacházející se v materiálu uvnit°
kupy galaxií v Coma Berenices a to díky pozorování ISO.

2.2 Mezihv¥zdný prach

Prachové £ástice jsou sloºeny zejména ze silikát·, amorfního uhlíku a dále
z polycyklických uhlovodík·, k°emi£itan·, gra�tu a vodního ledu. P°ekva-
pivým faktem je výskyt gra�tu. Ten byl zji²t¥n p°edev²ím díky maximu ex-
tinkce pro vlnovou délku 218 nm. Vodní led v²ak není b¥ºnou sou£ástí mezi-
hv¥zdného prachu, lze jej nalézt p°edev²ím ve velmi hustých molekulových
oblacích.

Zajímavou skute£ností je, ºe sv¥tlo procházející prachovými oblaky je
mírn¥ polarizované. To sv¥d£í o tom, ºe £áste£ky jsou v prostoru uspo°ádány
tak, ºe jejich del²í osa svírá pravý úhel se silok°ivkami magnetického pole,
které se rozprostírá po celé Galaxii.

Prachové £áste£ky nevznikají, jak by se mohlo zdát, samovolnou konden-
zací ve volném prostoru, ale v atmosférách chladných ob°ích hv¥zd spektrál-
ních typ· M a uhlíkových hv¥zd typu C. Tyto £áste£ky jsou poté vymetány
do okolního prostoru díky hv¥zdnému v¥tru. Jiným moºným zdrojem jsou
pak výbuchy supernov.

2.2.1 Oblaka prachu

Rozloºení mezihv¥zdného prachu v prostoru nelze povaºovat za rovnom¥rné.
V první °ad¥ prach spole£n¥ s mezihv¥zdnou látkou vytvá°í ur£ité shluky
o hmotnosti n¥kolika stovek Sluncí a rozm¥r· °ádov¥ v desítkách sv¥tel-
ných rok·. Ty nejmen²í v²ak mají v pr·m¥ru jen asi 1 pc a hmotnost aº
1000 Sluncí (tyto objekty jsou ozna£ovány jako Bokovy globule). Co se tý£e
samotného rozloºení v Galaxii £i jiných spirálních galaxií, pra²ná oblaka
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se nacházejí p°edev²ím v rovin¥ galaktického disku, konkrétn¥ji v blízkosti
spirálních ramen.

Prachová oblaka lze pozorovat v mnoha spektrálních oborech. Nejvhod-
n¥j²ím ke studiu rozloºení prachu v Galaxii jsou infra£ervená pozorování.
Jako první provedla kompletní p°ehlídku oblohy druºice IRAS - InfraRed
Astrnomical Satellite. Jiným zajímavým zp·sobem pozorování mezihv¥zd-
ného prachu jsou rádiová pozorování. Tímto zp·sobem jiº bylo objeveno
více neº 50 r·zných molekul. Pro pozorovatele ve viditelném oboru spektra
jsou prachové oblasti známé p°edev²ím jako re�exní mlhoviny (v p°ípad¥,
ºe se v blízkosti mlhoviny nacházejí hv¥zdy, které tento objekt osv¥tlují) a
nebo také jako temné (absorp£ní) mlhoviny, které výrazn¥ zeslabují sv¥tlo
vzdálen¥j²ích objekt· (p°íkladem je Uhelný pytel na jiºní obloze).

Obrázek 2.3: Snímek prachového oblaku NGC 6726 Foto: Robert Gendler
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Kapitola 3

Studium mezihv¥zdné látky

V následující kapitole bylo £erpáno z t¥chto zdroj·: Mikulá²ek Z., Krti£ka
J., 2005; Dyson J. E., WIlliams D.A., 1997 a Osterbrock D. E, 1989.

3.1 Spektra a spektrální £áry

Spektrum elektromagnetického zá°ení v sob¥ obsahuje v²echny moºné vl-
nové délky elektromagnetického zá°ení, od rádiového zá°ení, p°es viditelné aº
po gama zá°ení. Ve spektroskopii se £asto setkáváme se spektrálními £árami,
a´ uº emisními £i absorp£ními. Pro pochopení d¥j·, které jsou schovány
za vznikem t¥chto £ar, je vhodné si vytvo°it jednoduchý p°ehled typ· inter-
akcí mezi atomem a fotonem.

3.1.1 Interakce atomu s fotonem

P°i zkoumání interakce mezi atomem a fotonem je d·leºité si uv¥domit
p°edev²ím tyto dva základní fakty: energetické hladiny atomu jsou kvan-
továny a stále zde platí v²udyp°ítomné zákony zachování energie a hybnosti.
D¥je, které probíhají mezi atomem a fotonem lze rozd¥lit do £ty° základních
typ·: vázan¥-vázané, vázan¥-volné, voln¥-vázané a voln¥-volné.
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Vázan¥ - vázané p°echody

Vázan¥-vázané p°echody se odehrávají uvnit° atomu, kdy je atom bu¤ exci-
tován na vy²²í energetickou hladinu, £i deexcitován na niº²í hladinu. K tomu
aby byl atom excitován m·ºe dojít dvojím zp·sobem. Jedná se bu¤ o nepruº-
nou sráºku atomu s jinou £ásticí nebo absorpci fotonu o vlnové délce, která
odpovídá rozdílu energií jednotlivých energetických hladin, mezi kterými
k p°echodu do²lo. Opa£ným procesem je deexcitace. Ta m·ºe být tzv. sráº-
ková, kdy dojde k superpruºné sráºce s jinou £ásticí, nebo zá°ivá, kdy je
p°i deexcitaci vyzá°en foton o vlnové délce, která odpovídá rozdílu energií
jednotlivých hladin.

Vázan¥ - volné p°echody

P°i vázan¥-volném p°echodu opou²tí elektron atom. Tento d¥j je stejn¥ jak
v p°edchozím p°ípad¥ d·sledkem bu¤ nepruºné sráºky £i absorpcí fotonu
o energii rovné £i vy²²í neº je p°íslu²ná ioniza£ní energie. D¥j se tedy ozna£uje
za ionizaci, v prvním p°ípad¥ za sráºkovou ionizaci a v p°ípad¥ druhém
za fotoionizaci.

Voln¥ - vázané p°echody

Voln¥-vázané p°echody jsou v podstat¥ opakem p°echod· vázan¥-volných,
kdy je volný elektron zachycen iontem a znovu usazen na n¥kterou z energe-
tických hladin. Tento proces se nazývá rekombinací a m·ºe k n¥mu dojít
op¥t dv¥ma zp·soby. P°i tzv. zá°ivé rekombinaci je emitován do prostoru
foton, jehoº vlnová délka odpovídá rozdílu p·vodní kinetické energie elek-
tronu a energií stavu, do kterého se elektron rekombinací dostane. Druhou
moºností je tzv. t°í£ásticová rekombinace, p°i které se do sráºky krom¥ iontu
a elektronu zapojí i jiná £ástice odná²ející zbytek energie.

Voln¥ - volné p°echody

P°íkladem platnosti zákonu zachování energie a hybnosti jsou voln¥-volné
p°echody. Zde volný elektron emituje (£i absorbuje) foton o energii, o kterou
se sníºí (respektive zvý²í) kinetická energie elektronu. Tento proces probíhá
pouze p°i t¥sném pr·letu kolem iontu, který na sebe p°enese £ást energie a
hybnosti fotonu.
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Jak jiº bylo zmín¥no v p°edchozím textu, v mezihv¥zdném prost°edí lze
nalézt i molekuly, u kterých lze zaznamenat i jiné p°echody � p°echody
mezi rota£ními a vibra£ními stavy. Ty jsou také kvantovány a p°i p°echodu
z vy²²í na niº²í energetickou hladinu se op¥t emituje foton. P°i p°echodech
mezi rota£ními stavy se obvykle emitují fotony mikrovlnného zá°ení a p°i p°e-
chodech mezi vibra£ními stavy se emitují fotony blízké infra£ervené oblasti.

3.1.2 Pro�ly spektrálních £ar - základní parametry

Z p°edchozího textu vyplývá, ºe p°i vázan¥-vázaných p°echodech mají fotony,
které jsou bu¤ emitovány nebo absorbovány, takovou vlnovou délku, která
odpovídá p°esn¥ energii mezi jednotlivými energetickými hladinami, mezi
kterými k p°echodu dochází. To by v²ak znamenalo, ºe se ve spektrech
nachází ostré spektrální £áry odpovídající jednotlivým p°echod·m. Av²ak p°i
detailním pohledu na spektrální £áru lze zjistit, ºe £ára není dokonale ostrá,
ale je "roz²í°ená". Hovo°í se o tzv. pro�lu spektrální £áry. Pro jednoduchý
popis vyuºíváme termíny jako jádro £áry (centrální £ást) a k°ídla £áry.

Pro popis pro�lu spektrální £áry se vyuºívá p°edstavy emitujícího atomu
jako tém¥° harmonického oscilátoru, který je v²ak mírn¥ tlumený jeho inter-
akcí s emitujícím zá°ením. Touto úvahou lze dosp¥t k tzv Lorentzovu pro�lu,
který lze popsat

I(ν) ∝ 1

(ν − ν0)2 + ( γ
4π

)2
, (3.1)

kde I je intenzita zá°ení, ν0 je frekvence st°edu £áry a γ je ²í°ka pro�lu £áry
(Dyson J. E., WIlliams D.A., 1997).

Pro�l mezihv¥zdné absorp£ní £áry je v¥t²inou kombinací práv¥ Lorent-
zova pro�lu a p°ípadn¥ n¥kolika Gaussových pro�l· (funkcí). P°esné po£ítání
je velmi obtíºné, ale lze vypo£ítat tzv. ekvivalentní ²í°ku £áry, která je de�-
nována jako plocha spektrální £áry udávaná v jednotkách vlnové délky.

26



3.1.3 Mechanismy roz²í°ení spektrálních £ar

Roz²í°ení tlakem

S rostoucím tlakem roste i £etnost a intenzita nepruºných sráºek odehrá-
vajících se v mezihv¥zdném prost°edí. A práv¥ tyto sráºky ovliv¬ují dobu,
po kterou atom setrvává v excitovaném stavu. Podle Heisenbergovy relace
neur£itostí mezi touto dobou τ a neur£itostí energie ∆E:

∆E · τ = h , (3.2)

platí, ºe £ím krat²í bude doba τ , tím v¥t²í musí být ona neur£itost energie.
Toto "rozmazání" se projevuje jako roz²í°ení spektrálních £ar tlakem.

Toto roz²í°ení v²ak obvykle nehraje d·leºitou roli v mezihv¥zdném pro-
st°edí, jelikoº hustota bývá v t¥chto oblastech velmi malá a tudíº ke sráºkám
p°íli² £asto nedochází.

Roz²í°ení Dopplerovým jevem

Pohybuje-li se zdroj elektromagnetického zá°ení o frekvenci ν0 v·£i po-
zorovateli ur£itou radiální rychlostí vr, pak se díky Dopplerovu jevu posune
nam¥°ená frekvence o ∆ν:

∆ν = ν0
vr
c
, (3.3)

kde c je rychlost sv¥tla. K Dopplerovu posuvu nemusí docházet jen v p°í-
pad¥ pohybujícího se zdroje jako celku (nap°íklad hv¥zdy), ale také díky
samotnému pohybu materiálu v d·sledku turbulentních pohyb· ur£itého
objemu plynu. S Dopplerovým posunem se m·ºeme setkat i v p°ípad¥ rotu-
jících hv¥zd, rozpínajících se obálek hv¥zd £i jako d·sledek mikroskopických
tepelných pohyb· iont·.

27



Pro�l spektrální £áry roz²í°ené Dopplerovým jevem v d·sledku tepelného
pohybu lze nejlépe popsat tzv. Gaussovou funkcí

I(ν) ∝ exp[
−(∆ν)2

2δ2
] , (3.4)

δ2 =
ν02kT

Mc2
, (3.5)

kde δ je polo²í°ka k°ivky, M je hmotnost atomu a T je teplota.

3.2 Mezihv¥zdná extinkce

P°i pohledu na no£ní oblohu, na místa, která jsou na hv¥zdy bohatá (nap°ík-
lad na Mlé£nou dráhu) si nelze nev²imnout tmavých míst, ve kterých ºádné
hv¥zdy na první pohled nejsou. Moºným vysv¥tlením je, ºe se v daných
místech opravdu hv¥zdy nenacházejí a nebo, coº je mnohem pravd¥podob-
n¥j²í, ºe je sv¥tlo vzdálen¥j²ích hv¥zd zeslabeno. Takový jev se nazývá mezi-
hv¥zdná extinkce a projevuje se díky mezihv¥zdnému prost°edí mezi po-
zorovaným objektem a pozorovatelem.

Mezihv¥zdná extinkce závisí na tzv. optické tlou²´ce τ

I = I0 exp(−τ) , (3.6)

kde I0 je po£áte£ní hustota zá°ivého toku a I je pozorovaná hustota zá°ivého
toku. Rozeznáváme opticky tenké vrstvy, je-li τ < 1, a opticky tlusté vrstvy,
je-li τ > 1. Jestliºe se extink£ní vlastnosti £ástic ve sledované vrstv¥ nem¥ní,
lze optickou tlou²´ku zapsat vztahem:

τ = σ ·N , (3.7)

kde σ je ú£inný pr·°ez a N je po£et £ástic vyskytujících se ve sloupci o zák-
ladn¥ 1 m2 a vý²ce s, který se nachází ve sm¥ru pozorování. Jestliºe je
zárove¬ i rozloºení rozptylujících £ástic ve sm¥ru paprsku rovnom¥rné, lze
psát optickou hloubku jako
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τ = (σ · n) · s , (3.8)

kde n je koncentrace £ástic. Pro tento zjednodu²ený p°ípad tedy platí, ºe
optická tlou²´ka je úm¥rná vzdálenosti objektu (vý²ce sloupce s).

S mezihv¥zdnou extinkcí se musí po£ítat i p°i vyuºívání známého vztahu:

m = M + 5 log(r)− 5 + A , (3.9)

kde m je pozorovaná hv¥zdná velikost hv¥zdy o absolutní hv¥zdné velikosti
M (v daném spektrálním oboru), ve vzdálenosti r. A je tedy p°ír·stkem
hv¥zdné velikosti daný vztahem:

A = −2, 5 log(
I

I0

) , (3.10)

A = (2, 5 log e)τ , (3.11)

A = 1, 086τ . (3.12)

Z pozorování v²ak víme, ºe velikost mezihv¥zdné extinkce závisí na vlnové
délce λ. Z tohoto faktu lze usuzovat, ºe ú£inný pr·°ez rozptylujících £ástic
σ(λ) je od geometrického pr·°ezu S odli²ný. Lze tudíº p°edpokládat vztah

σ(λ) = f(λ) · S . (3.13)

To, jaký tvar bude funkce f(λ) mít, závisí na mechanismu extinkce.
Rozeznáváme t°i základní mechanismy: Thomson·v rozptyl, Rayleigh·v roz-
ptyl a Mie·v rozptyl.

Thomson·v rozptyl

Jedná se o rozptyl na volných elektronech. V tomto p°ípad¥ má funkce f(λ)

jednoduchý tvar � jedná se o konstantu, jelikoº rozptylující £ástice jsou mno-
hem men²í neº vlnová délka prostupujícího zá°ení, a tudíº velikost extinkce
v tomto p°ípad¥ závislá na vlnové délce není.
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Rayleigh·v rozptyl

Rayleigh·v rozptyl se uplat¬uje v p°ípad¥, ºe rozptylujícími £ásticemi jsou
shluky molekul, jejichº velikost je uº srovnatelná s vlnovou délkou zá°ení,
které daným prost°edím prochází. V tomto p°ípad¥ platí, ºe

f(λ) ∼ λ−4 . (3.14)

Mie·v rozptyl

Mie·v rozptyl nastává pro £ástice mezihv¥zdného prachu, kde pro viditelný
obor spektra platí

f(λ) ∼ λ−1 . (3.15)

Obrázek 3.1: Snímek mlhoviny IC 1396 Foto: Robert Gendler
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Kapitola 4

Zpracování spektra hv¥zdy

HD 36841

Tato kapitola je v¥nována zpracování spektra hv¥zdy HD 36841. V prvním
kroku je pot°eba identi�kovat absorp£ní £áry, které p°íslu²í mezihv¥zdnému
materiálu. Krom¥ £ar, které vznikly v atmosfé°e hv¥zdy HD 36841, se ve spek-
tru nacházejí i úzké a pom¥rn¥ hluboké £áry, jejichº p·vod je v mezihv¥zd-
ném prost°edí. Tyto £áry dokáºí prozradit mnohé o daném prost°edí, které
se nachází na spojnici pozorovatel a HD 36841. Nejenºe si lze vytvo°it (ale-
spo¬ p°ibliºnou) p°edstavu o sloºení mezihv¥zdné látky, ale také lze zjistit
radiální rychlosti daného mezihv¥zdného oblaku (resp. oblak·). D·leºité je
v²ak zmínit, ºe vý£et prvk·, který na základ¥ identi�kace £ar lze po°ídit, ne-
musí odpovídat reálnému sloºení. To, ºe £áry n¥kterého prvku nebyly iden-
ti�kovány, neznamená, ºe se prvek v daném prost°edí nenachází.

Abychom byli schopni zjistit radiální rychlosti k p°íslu²ným £arám, je
nutné p°esn¥ zjistit st°ed pozorované £áry a porovnat jej s laboratorn¥
ur£eným st°edem. Pom·ºe nám k tomu �tování spektrálních £ar. N¥které
z £ar bude sta£it �tovat Gaussovým pro�lem, jiné £áry je pro p°esnost �-
tovat sloºit¥j²í funkcí (viz podkapitola 5.3.). Výpo£et radiálních rychlostí je
pak triviální. Velmi zajímavé pak bude porovnání s výsledky publikovanými
v £lánku Cartledge a kol., 2004 a v £lánku Savage a kol., 2001.
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Spektrum, které bylo b¥hem této práce zpracováno, bylo po°ízeno po-
mocí spektrografu STIS umíst¥ném na HST dne 23.11.2000. P°i snímání
spektra (expozi£ní doba trvala 1440 s) byl pouºit �ltr E140M. Kalibrované
spektrum bylo staºeno ze stránky poskytující takováto spektra [2]. Samotný
spektrograf STIS byl instalován na HST dne 14.2.1997 na místo spektrografu
GHRS. Do roku 2004 nasnímal mnoho spekter z UV i vizuální oblasti, která
p°inesla v¥dc·m mnoho d·leºitých dat [4].

4.1 Hv¥zda HD 36841 a její okolí

Hv¥zda HD 36841 se nachází v souhv¥zdní Oriona, konkrétn¥ji v oblasti
tzv. Orionova pásu (viz obrázek 4.1 � identi�kace pomocí Simbad). Jak je
i laik·m známo, v oblasti nejen Orionova pásu, ale také potaºmo v celé
oblasti souhv¥zdí Orion, se nachází rozsáhlé H II oblasti. I na klasických
snímcích lze rozpoznat komplikovanou strukturu t¥chto oblastí a proto by
p°ípadné nalezení n¥kolika oblak·, pohybujících se r·znou radiální rychlostí
ve sm¥ru hv¥zdy HD 36841, nem¥lo být nijak p°ekvapující. Hv¥zdu HD 36841
sice pouhým okem neuvidíme (vizuální hv¥zdná velikost je 8,59 mag), ale
s pomocí i malého dalekohledu ji lehce rozpoznáme.

Obrázek 4.1: Snímek Orionova pásu, ve vý°ezu se nachází hv¥zda HD 36841.
Foto: Robert Gendler
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Samotná hv¥zda je °azena do spektrálního typu O8 (Harvardská klasi-
�kace, p°i jejímº roz²í°ení byl vytvo°en i p·l milión· hv¥zd obsahující HD
katalog). Samotné ozna£ení spektrálního typu O nese v sob¥ informaci nejen
o efektivní teplot¥ hv¥zdy (ta je pro hv¥zdy tohoto typu zhruba 30 000 K �
40 000 K), ale p°edev²ím také informaci o jejím spektru. Ve viditelné oblasti
zde m·ºeme nalézt £áry H I, He I, He II, O III, N III, C III nebo Si IV.

Dal²í zajímavé vlastnosti jsou shrnuty v následující tabulce 4.2.

RA 05h 34m 33,72s

DE −00◦ 23� 11,49��
π 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 O8

Tabulka 4.1: Charakteristky hv¥zdy HD 36841 (zdroj: [5] a [6] )

RA je rektascenze, DE je deklinace, π je paralaxa, R je polom¥r udávaný
v polom¥rech Slunce, m je vizuální hv¥zdná velikost, M je absolutní hv¥zdná
velikost, pmRA (resp. pmDE) je vlastní pohyb v rektascenzi (resp. dekli-
naci), d je vzdálenost a SpT je spektrální typ (zdroj: Cataloque of Stellar
Diameters (CADARS), [5] a [6] ).
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4.2 Identi�kace spektrálních £ar

Obrázek 4.2: Spektrum hv¥zdy HD 36841 s ozna£ením n¥kterých identi�ko-
vaných £ar.

Absorp£ní spektrální £áry, které chceme identi�kovat, vznikly v mezihv¥zd-
ném prost°edí absorpcí foton· ur£itých vlnových délek. Atomy resp. ionty
jednotlivých prvk· jsou v²ak schopny absorbovat fotony jen o ur£itých hod-
notách vlnových délek. Tento fakt souvisí s p°echody mezi energetickými
hladinami atomu, které byly podrobn¥ji popsány v podkapitole 3.1 Spek-
tra a spektrální £áry. Abychom byli schopni identi�kovat jednotlivé £áry,
musíme znát jejich laboratorní vlnovou délku (λ0). V n¥kterých p°ípadech
nemusí být identi�kace £áry ur£itého prvku zcela jistá. Také lze zam¥nit
hv¥zdnou spektrální £áru s £arou vzniklou v mezihv¥zdném prost°edí, av²ak
pomocí dal²ích výpo£t· lze identi�kaci zp°esnit.
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Ve spektru hv¥zdy HD 36841 jsem identi�kovala £áry uvedené v násle-
dující tabulce 4.2.

Iont λ [Å] Iont λ [Å] Iont λ [Å]

C I 1656,93 Mg II 1239,93 Si IV 1393,76
C I 1560,31 Mg II 1240,39 P II 1301,9
C I 1277,21 Si II 1533,43 S II 1259,5
C II 1334,53 Si II 1526,71 S II 1253,8
C II 1335,71 Si II 1304,42 S II 1250,6
C IV 1548,19 Si II 1193,29 Fe II 1608,45
C IV 1550,76 Si II 1260,42 Ni II 1317,22
O I 1302,17 Si II 1264,74 Ni II 1370,13
Al II 1670,74 Si II 1190,42

Tabulka 4.2: Identi�kované absorp£ní £áry p°íslu²ných iont·.

P°i první identi�kaci jsem ur£ila i následující £áry: N I (1199,9), P II
(1154,8), P II (1532,5). Ty jsem v²ak po konzultaci jako identi�kované
£áry mezihv¥zdného prost°edí zamítla, protoºe se ve v¥t²in¥ p°ípad· jednalo
o chybnou identi�kaci. P°i identi�kaci jsem p°evzala hodnoty laboratorních
vlnových délek z Astrophysical Quantities, Cox A. N., 2000.

4.3 Fitování spektrálních £ar

Pro odvození funkce vhodné pro �tování £ar vyjdeme ze vztahu

τ =
∫ so

0
nσds , (4.1)

kde σ je ú£inný pr·°ez odpovídající absorpci v dané £á°e, τ je optická
tlou²´ka a n je koncentrace £ástic (viz podkapitola 3.2 Mezihv¥zdná ex-
tinkce). P°edpokládáme-li, ºe ú£inný pr·°ez je (dle Radiative Transfer in
Stellar Atmospheres, Rutten R. J., 2003):

σ =
πe2

mec
· f · Φλ , (4.2)
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kde me je hmotnost elektronu, e je elementární náboj, Φλ je Gauss·v pro-
�l a f je síla oscilátoru, kterou lze vypo£ítat pomocí kvantové mechaniky.
Dosazením vý²e uvedeného vztahu 4.2 do vztahu 4.1 dostáváme:

τλ =
πe2

mec
· f · Φλ ·

∫ so

0
nds . (4.3)

Tento vztah lze dosadit do rovnice 3.6 pro relativní tok, £ímº získáváme
�tovací funkci

I = I0 exp[−A exp(−∆λ2

2w2
)] , (4.4)

p°i£emº w je polo²í°ka k°ivky a parametr

A =
πe2

mec
· f ·

∫ so

0
nds . (4.5)

P°i podrobném pohledu na identi�kované spektrální £áry je patrné, ºe
n¥které z £ar jsou saturované. Tyto £áry lze velmi dob°e funkcí 4.1 �tovat,
av²ak u £ar, které saturovány nejsou, by posta£ilo vyuºít �tování pouze
Gaussovým pro�lem, který je limitou jiº zmín¥né funkce (pro τ � 1).
Ale pro p°ehlednost jsem identi�kované spektrální £áry �tovala funkcí 4.1.
Na obrázcích 4.3 - 4.28 jsou porovnána data (body) s proloºenou funkcí (plná
£ára). Shrnutí výsledk· je v tabulce 4.3.
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Iont λ0 [Å] ∆λ [Å] δ∆λ [Å] A δA w [Å] δw [Å]
C I 1656,93 0,143 0,0035 1,49 0,03 0,023 0,006
C I 1560,31 0,143 0,0009 1,29 0,02 0,021 0,003
C I 1277,21 0,173 0,0012 1,53 0,02 0,028 0,003
C II 1334,53 0,060 0,0044 11,41 0,18 0,105 0,017
C II 1335,71 0,055 0,0033 7,13 0,05 0,055 0,002
C IV 1548,19 0,071 0,0043 0,45 0,01 0,089 0,018
C IV 1550,76 −0,054 0,0192 0,16 0,01 0,308 0,023
O I 1302,17 0,091 0,0011 5,45 0,03 0,063 0,002
Al II 1670,74 0,153 0,0020 3,79 0,02 0,066 0,004
Mg II 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
Si II 1533,43 0,091 0,0119 0,42 0,03 0,600 0,040
Si II 1526,71 0,097 0,0024 4,15 0,03 0,079 0,005
Si II 1304,42 0,090 0,0017 6,06 0,05 0,049 0,004
Si II 1264,74 0,169 0,0130 2,41 0,04 0,371 0,018
Si II 1260,42 0,170 0,0141 1,75 0,03 0,491 0,017
Si II 1193,29 0,062 0,0042 3,36 0,03 0,130 0,010
Si II 1190,42 0,058 0,0039 3,56 0,04 0,066 0,007
Si IV 1393,76 −0,053 0,0128 0,17 0,01 0,239 0,020
P II 1301,9 0,097 0,0014 0,38 0,01 0,022 0,004
S II 1259,5 0,099 0,0016 4,21 0,02 0,047 0,002
S II 1253,8 0,110 0,0021 2,68 0,02 0,056 0,004
S II 1250,6 0,093 0,0022 1,86 0,02 0,031 0,004
Fe II 1608,45 0,145 0,0026 1,90 0,03 0,034 0,005
Ni II 1317,22 0,124 0,0034 0,17 0,01 0,032 0,003
Ni II 1370,13 0,138 0,0037 0,23 0,01 0,024 0,010

Tabulka 4.3: Odvozené parametry identi�kovaných spektrálních £ar. δ∆λ, δA
a δw jsou nejistoty p°íslu²ných parametr·.
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Obrázek 4.3: C I λ0 = 1656, 93 Å

Obrázek 4.4: C I λ0 = 1560, 31 Å
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Obrázek 4.5: C I λ0 = 1277, 21 Å

Obrázek 4.6: C II λ0 = 1334, 53 Å
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Obrázek 4.7: C II λ0 = 1335, 71 Å

Obrázek 4.8: C IV λ0 = 1548, 19 Å
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Obrázek 4.9: C IV λ0 = 1550, 76 Å

Obrázek 4.10: O I λ0 = 1302, 17 Å
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Obrázek 4.11: Al II λ0 = 1670, 74 Å

Obrázek 4.12: Mg II λ0 = 1239, 93 Å
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Obrázek 4.13: Mg II λ0 = 1240, 39 Å

Obrázek 4.14: Si II λ0 = 1533, 43 Å
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Obrázek 4.15: Si II λ0 = 1526, 71 Å

Obrázek 4.16: Si II λ0 = 1304, 42 Å
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Obrázek 4.17: Si II λ0 = 1260, 42 Å

Obrázek 4.18: Si II λ0 = 1264, 74 Å

45



Obrázek 4.19: Si II λ0 = 1193, 29 Å

Obrázek 4.20: Si II λ0 = 1190, 42 Å
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Obrázek 4.21: Si IV λ0 = 1393, 76 Å

Obrázek 4.22: Si II λ0 = 1301, 9 Å

47



Obrázek 4.23: S II λ0 = 1259, 5 Å

Obrázek 4.24: S II λ0 = 1253, 8 Å
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Obrázek 4.25: S II λ0 = 1250, 6 Å

Obrázek 4.26: Fe II λ0 = 1608, 45 Å
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Obrázek 4.27: Ni II λ0 = 1317, 22 Å

Obrázek 4.28: Ni II λ0 = 1370, 13 Å
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4.3.1 Poznámky k �tování

B¥hem zpracování spektrálních £ar a jejich �tování jsem narazila na n¥kolik
problém·. �asto se £áry mezihv¥zdného prost°edí nacházely uvnit° hv¥zd-
ných £ar. Proto v n¥kterých p°ípadech nekopíruje na�tované kontinuum
zdánlivé kontinuum £áry, jelikoº se jedná £ást jiné, hv¥zdné spektrální £áry.
Typickým p°íkladem jsou £áry C I (λ0=1656,93 Å) a Si II (λ0=1526,71 Å)
� obrázky 4.3 a 4.14.

Dal²í zajímavý jev, se kterým jsem se setkala, byl negativní tok. Mimo
jiných £ar, kde se objevil, je nejz°eteln¥j²í u C II (λ0=1334,53 Å), C II
(λ0=1335,71 Å) a Si II (λ0=1190,42 Å) � obrázky 4.6, 4.7 a 4.17. Negativní
tok je d·sledkem chybného zpracování spektra. Vzhledem k tomu, ºe st°ed
£áry se ur£uje p°edev²ím díky �tování k°ídel £ar, nem¥l by negativní tok
ovlivnit výsledek.

Obrázek 4.29: P°íklad negativního toku.

�asto se v datech nacházela i nevhodná data pro �tování. P°íkladem byly
drobné £áry, které se nacházely uvnit° �tovaných £ar. Pro p°esn¥j²í výsledky
jsem musela data vylou£it, proto v n¥kterých p°ípadech chybí. Krom¥ drob-
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ných úprav a korekcí u v¥t²iny £ar, jsem nejv¥t²í zásahy provedla u £ar S II
(λ0=1253,8 Å) a S II (λ0=1250,6 Å) - obrázky 4.19 a 4.20, kde vylou£ená
data zaujímají i celou £ást jednoho k°ídla £áry (pro S II (λ0=1253,8 Å)).

Velkým otazníkem bylo pro m¥ zahrnutí spektrálních £ar niklu do výsled-
k·. Jedná se o velmi tenké a málo hluboké £áry s velkým rozptylem dat. Ale
dle mého názoru je d·leºité uvaºovat co nejvíce moºností, coº se potvrdilo
p°i následném výpo£tu radiálních rychlostí.

Uº na první pohled jsou £áry Si II (λ0=1260,42 Å) a Si II (λ0=1264,74 Å)
� obrázky 4.16 a 4.17 � odli²né od ostatních identi�kovaných £ar. Jedná se
o ²iroké £áry, jejich vzhled bych ozna£ila za vzhled hv¥zdných £ar (p·vodn¥
jsem je proto necht¥la pouºít pro dal²í po£ítání). P°i následných výpo£tech
jsem v²ak do²la k zajímavým okolnostem, proto tyto £áry v následujících
výpo£tech zohled¬uji. K interpretaci se vrátím v diskuzi výsledk·.

4.4 Radiální rychlosti

Pro výpo£et jednotlivých radiálních rychlostí vyuºijeme vztahu:

vr = c · ∆λ

λ0

, (4.6)

kde λ0 je laboratorní vlnová délka, ∆λ je posun st°edu £áry v·£i laboratorní
délce a c je rychlost sv¥tla. Ze zákona ²í°ení chyb pak platí, ºe:

δvrad
=

∂vrad
∂(∆λ)

(4.7)

δvrad
=

c

λ0

· δ∆λ , (4.8)

kde δ∆λ a δvrad
jsou nejistoty jednotlivých veli£in. Shrnutí výsledk· se nachází

v tabulce 4.4.
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Iont λ0 [Å] vrad [km/s] δvrad
[km/s]

C I 1656,93 25,87 0,64
C I 1560,31 27,48 0,17
C I 1277,21 40,61 0,28
C II 1334,53 13,48 0,99
C II 1335,71 12,34 0,73
C IV 1548,19 13,75 0,83
C IV 1550,76 −10,44 3,67
O I 1302,17 20,95 0,25
Al II 1670,74 27,45 0,36
Mg II 1239,93 26,11 0,32
Mg II 1240,39 29,49 0,20
Si II 1533,43 17,83 2,34
Si II 1526,71 19,05 0,47
Si II 1304,42 20,69 0,38
Si II 1260,42 40,20 3,33
Si II 1264,74 39,35 3,08
Si II 1193,29 15,58 1,05
Si II 1190,42 14,61 0,99
Si IV 1393,76 −11,40 2,75
P II 1301,9 22,34 0,32
S II 1259,5 23,57 0,37
S II 1253,8 26,30 0,51
S II 1250,6 22,29 0,53
Fe II 1608,45 27,03 0,48
Ni II 1317,22 28,22 0,76
Ni II 1370,13 30,20 0,81

Tabulka 4.4: Spektrální £áry a p°íslu²né radiální rychlosti

Z výsledk· je patrné, ºe se hodnoty seskupují do p¥ti v¥t²ích skupin. Vy-
brala jsem ty hodnoty, jejichº intervaly nejistot se p°ekrývají a vypo£etla tak
pr·m¥rnou rychlost jednotlivých komponent. V jednom p°ípadu se interval
nejistot neprotíná s jinými, proto jsem tento výsledek p°i°adila do jedné
ze skupin, ve které se alespo¬ svou hodnotou k výsledku blíºí. Pro ná-
zornost p°ikládám graf jednotlivých rychlostí (viz obrázek 4.30). Výsledky
jsou p°erozd¥leny v tabulkách 4.5 � 4.9.
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Obrázek 4.30: Radiální rychlosti rozd¥lené do p¥ti skupin. Pro názornost
jsem kaºdé skupin¥ p°i°adila takové hodnoty sou°adnice y, aby byly skupiny
na grafu jednodu²e rozpoznatelné.

Iont λ0 [Å] vrad [km/s]
C IV 1550,76 −10,44
Si IV 1393,76 −11,40

Tabulka 4.5: Skupina hodnot vrad = (−10, 92± 3, 2) km/s. Intervaly neur£i-
tosti hodnot se vzájemn¥ prolínají.

Iont λ0 [Å] vrad [km/s]
C II 1334,53 13,48
C II 1335,71 12,34
C IV 1548,19 13,75
Si II 1193,29 15,58
Si II 1190,42 14,61

Tabulka 4.6: Skupina hodnot vrad = (13, 9±0, 9) km/s. Intervaly neur£itosti
hodnot se vzájemn¥ prolínají ve v²ech p°ípadech.
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Iont λ0 [Å] vrad [km/s]
Si II 1533,43 17,83
Si II 1526,71 19,05
O I 1302,17 20,95
Si II 1304,42 20,69
P II 1301,9 22,34
S II 1250,6 22,29
S II 1259,5 23,57

Tabulka 4.7: Skupina hodnot vrad = (18, 4± 1, 4) km/s (pro první dvojici),
vrad = (20, 8 ± 0, 3) km/s (pro druhou dvojici) a vrad = (22, 3 ± 0, 4) km/s
(pro t°etí dvojici). Zde jsem p°i°adila i dal²í hodnotu, p°estoºe se její interval
nejistot neprolíná s jinými.

Iont λ0 [Å] vrad [km/s]
C I 1656,93 25,87
Mg II 1239,93 26,11
S II 1253,8 26,30
Fe II 1608,45 27,03
Al II 1670,74 27,45
C I 1560,31 27,48
Ni II 1317,22 28,22
Mg II 1240,39 29,49
Ni II 1370,13 30,20

Tabulka 4.8: Skupina hodnot vrad = (26, 9 ± 0, 5) km/s (pro prvních sedm
hodnot) a vrad = (29, 9± 0, 5) km/s (pro poslední dv¥ hodnoty).

Iont λ0 [Å] vrad [km/s]
C I 1277,21 40,61
Si II 1260,42 40,20
Si II 1264,74 39,35

Tabulka 4.9: Skupina hodnot vrad = (40, 1± 2, 2) km/s.
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4.5 Diskuze výsledk·

Jak jiº bylo uvedeno v p°edchozím textu, ve výsledcích lze vysledovat p¥t
skupin podobných hodnot. Tento fakt nazna£uje, ºe se mezi pozorovatelem
a hv¥zdou HD 36841 m·ºe nacházet více oblak· mezihv¥zdného materiálu.
Nemusí se jednat konkrétn¥ o p¥t oblak·, ale i o více mezihv¥zdných oblak·,
jak ukáºe následující text. V¥t²ina �tovaných £ar byla posunuta sm¥rem
k del²ím vlnovým délkám, proto lze p°edpokládat, ºe se tyto oblaky pohybují
sm¥rem od pozorovatele.

V první skupin¥ se nacházejí dv¥ hodnoty radiálních rychlostí pro £áry
C IV (λ0 =1550,76 Å) a S IV (λ0 =1393,76 Å), které ur£ují první nalezený
mezihv¥zdný oblak. Rychlost tohoto oblaku je tedy vrad = (−10, 9±3, 2) km/s.
Zvlá²tní je, ºe tento oblak (jako jediný) se pohybuje opa£ným sm¥rem neº
ostatní spo£tené komponenty mezihv¥zdných oblak·.

V druhé skupin¥ se intervaly nejistot jednotlivých hodnot prolínají. Pr·-
m¥rná hodnota radiální rychlosti tohoto oblaku je tedy vrad = (13, 9 ±
0, 9) km/s. V t°etí skupin¥ není výsledek tak jednozna£ný, jelikoº se zde in-
tervaly hodnot p°ekrývají pro t°i dvojice hodnot. Jedna z komponent má pak
radiální rychlost vrad = (18, 4±1, 4) km/s, druhá vrad = (20, 8±0, 3) km/s a
t°etí vrad = (22, 32± 0, 4) km/s. Ke skupin¥ jsem je²t¥ p°i°adila dal²í jednu
hodnotu vrad = 23,57 km/s pro £áru S II (λ0 =1250,6 Å), p°estoºe se interval
nejistot této hodnoty neprotíná s intervalem pro celou skupinu. Tento fakt
dle mého názoru neznamená, ºe by rychlost byla ²patn¥ spo£tena nebo £ára
chybn¥ identi�kována. M·ºe se jednat o dal²í komponentu, která se projevila
jen v jedné vlnové délce v daném spektru. Dal²ím studiem jiné £ásti spektra
této hv¥zdy by z°ejm¥ bylo moºné najít dal²í £áry odpovídající této radiální
rychlosti.

Ve £tvrté skupin¥ hodnot se nacházejí op¥t dva výsledky. V prvním p°í-
pad¥ je radiální rychlost oblaku vrad = (26, 9 ± 0, 5) km/s (zde se jednalo
o sedm hodnot jejichº intervaly se vzájemn¥ prolínaly). Druhý komponent
má dle mých výsledk· rychlost vrad = (29, 9 ± 0, 5) km/s. V páté skupin¥
se nacházejí t°i velmi blízké hodnoty. Rychlost vypo£tená pro tuto skupinu
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je vrad = (40, 1± 2, 2) km/s. Velmi zajímavý je fakt, ºe dv¥ z t¥chto t°í £ar
mají pro�l podobný pro�lu hv¥zdných £ar. Výsledná radiální rychlost tak ne-
musí ozna£ovat rychlost mezihv¥zdného oblaku, ale m·ºe se jednat o radiální
rychlost samotné hv¥zdy. Bohuºel tuto domn¥nku nemohu potvrdit ani vy-
vrátit, jelikoº jsem v ºádném katalogu ani dostupné literatu°e nena²la hod-
notu radiální rychlosti hv¥zdy HD 36841.

Velmi zajímavým faktem, který stojí za zmínku, je souvislost jednotlivých
skupin s ioniza£ním potenciálem prvk· v t¥chto skupinách. Nap°íklad hned
v první skupin¥ se nachází t°ikrát ionizovaný uhlík i k°emík. Takto ioni-
zované prvky v²ak uº nenajdeme v dal²ích skupinách (jen C IV se objevuje i
v druhé skupin¥, ve které nalezneme i Si II a C II). Z tohoto faktu lze usoudit,
ºe první oblak mezihv¥zdné látky se nachází blíºe ke zdroji ionizace neº násle-
dující oblaka. Podíváme-li se na periodickou tabulku prvk·, lze vysledovat,
ºe obecn¥ ioniza£ní potenciál jednotlivých prvk· klesá ve skupin¥ (shora
dol·) a roste zleva doprava. Odtud lze tudíº usoudit, ºe oblak, ve kterém se
vyskytuje Fe II £i Ni II se nachází dále od zdroje ionizace neº p°edcházející
oblaka (nezahrnuji zde skupinu s vrad = (40, 1± 2, 2) km/s, jelikoº p°edpok-
ládám, ºe se jedná o radiální rychlost samotné hv¥zdy � viz vý²e).

Cartledge a kol. ve svém £lánku uvád¥jí jednu hodnotu radiální rychlosti
oblaku mezihv¥zdné látky: vrad = (29, 9± 3, 2) km/s, kterou mohu potvrdit
i svými výsledky vrad = (29, 9± 0, 5) km/s.

Savage a kol ve svém £lánku mimo jiné zkoumali radiální rychlosti kom-
ponent mezihv¥zdných oblak· na základ¥ mezihv¥zdných absorp£ních £ar
ve spektrech 164 hv¥zd ranného typu (mezi nimi i HD 36841). Pro tuto
hv¥zdu uvád¥jí dva výsledky: vrad = (−7, 0 ± 3, 1) km/s pro £áru C IV
(λ0 =1550,76 Å) a vrad = (12, 9± 3, 2) km/s pro £áru Si II (λ0 =1880,01 Å).
U druhého výsledku lze jednozna£n¥ potvrdit shodu s mými výsledky a to
s radiální rychlostí komponentu vrad = (13, 9±0, 9) km/s. Výsledek pro spek-
trální £áru C IV (λ0 =1550,76 Å) se nejen shoduje s jedním z komponent·
vrad = (−10, 9 ± 3, 2) km/s ale p°ímo s výsledkem, který jsem obdrºela p°i
zpracování této konkrétní £áry. I zde tedy mohu potvrdit výsledek s výsled-
kem uvedený v £lánku Savage a kol, 2001.
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Záv¥r

V této práci zabývající se spektrem hv¥zdy HD 36841, po°ízeném Hubb-
lovým kosmickým dalekohledem, bylo identi�kováno 24 £ar atom· nebo
iont· vzniklých v mezihv¥zdném prost°edí a dále dv¥ £áry samotné hv¥zdy.
Z Dopplerova posuvu spektrálních £ar byly vypo£teny radiální rychlosti
sedmi komponent £ty° mezihv¥zdných oblak· a zárove¬ ur£ena radiální rych-
lost hv¥zdy HD 36841.

Výsledky této práce se nejen shodují s výsledky publikovanými v lite-
ratu°e (Cartledge a kol, 2004 a Savage a kol, 2001), ale zárove¬ roz²í°ily
skupinu t°í nalezených komponent v p°ede²lé literatu°e o dal²í £ty°i kompo-
nenty. Ur£ení radiální rychlosti hv¥zdy HD 36841 v²ak nemohlo být potvr-
zeno, jelikoº ji ºádný katalog radiálních rychlostí hv¥zd ani jiná dostupná
literatura neuvádí.

Dal²ím studiem parametr· jednotlivých £ar by bylo moºné zjistit i kon-
centraci jednotlivých prvk· a také teplotu komponent mezihv¥zdných oblak·.
Pro zp°esn¥ní radiálních rychlostí by bylo vhodné zjistit, zda se v jiné £ásti
spektra nenacházejí dal²í £áry mezihv¥zdného prost°edí, které by mohly
zp°esnit dosaºené výsledky a lépe ur£it chemické zastoupení prvk· v jed-
notlivých oblacích.

Studium mezihv¥zdné látky sm¥rem k hv¥zd¥ HD 36841 a dal²ích hv¥zd
v její blízkosti nám m·ºe poskytnout cenné informace o dané oblasti a dy-
namice mezihv¥zdné látky.
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