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Abstrakt

Diplomova prace se zabyva studiem mlhoviny IC 432, piredevSim jejim spektrem a vztahem
k blizké hvézdé HD 37776. Uvodni kapitola je vénovana spektroskopii, charakteristice
spektralnich ¢ar a jevim s nimi spojenymi. Druhd kapitola se zaobird mezihvézdnou latkou
se zacilenim na mlhoviny, jejich klasifikaci a vlastnosti. Tteti kapitola se zamé&fuje na Orioniv
komplex, predevsim na OB1 asociaci, hvézdu HD 37776 a na samotnou mlhovinu IC 432.
Ctvrta &ast je prakticka, obsahujici praci se spektry mlhoviny, identifikaci ¢ar, prokladani
jejich profili, vypocet radidlni rychlosti a zjistovani vztahu mezi hvézdou a mlhovinou.

Abstract

The diploma thesis handles a study of a nebula IC 432, especially its spectrum and
relationship to a nearby star HD 37776. Introductory chapter is devoted to the spectroscopy,
characteristic of spectral lines and phenomena conected with them. Second chapter deals with
interstellar matter with emphasis on nebulae, their classification and features. Third chapter
focuses on the Orion Complex, especially on the OB1 association, the star HD 37776 and
on the nebula IC 432 itself. Fourth part is practical, containing work with spectra of the
nebula, identification of lines, fitting their profiles, calculation of radial velocity and finding
a relationship between the star and the nebula.
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Uvod

K jedném z nejuchvatnéjSich obrazk vesmiru patfi snimky rtiznobarevnych mracen, n€kdy
beztvarych, nékdy uskupenych do rtiznorodych tvart podobnych pozemskym vécem jako jsou
Koci¢i oko ¢i Komiska hlava. Tato prachoplynnd mracna se nazyvaji mlhoviny a patii
do inventafe kosmu stejné¢ neoddélitelné jako hvézdy ¢i planety. Objekt IC 432 je v katalogu
SIMBAD [e5] veden jako reflexni mlhovina nachazejici se v sousedstvi hvézdy HD 37776.
Obecné ale nelze mluvit jen o pouhém rozptylu fotond pfichdzejicich od hvézdy. Vlivem
vysokoenergetického zafeni se mize mlhovina ionizovat a sama vyzafovat — hvézda
HD 37776 a jeji plisobeni na okoli je tedy neméné dilezitym aspektem pfi studiu spektra
mlhoviny IC 432. K detailnéj§imu pruzkumu se vyuziva poznatkl spektroskopie, diky niz
se muzeme pfiblizit k pochopeni probihajicich procest a vztahu hvézdy a mlhoviny.



Kapitola 1

Uvod do spektroskopie

Pokud se chceme néco dozvédét o jakémkoli objektu ve vesmiru, vyuZivame pii tom v mnoha
piipadech  informaci, které ndm sledovany objekt poskytne prostiednictvim
elektromagnetického zafeni, at’ uz ho sdm emituje ¢i pouze rozptyluje nebo gravitacné
ovlivituje. Vhodnymi pfistroji a detektory mtzeme ptichozi svétlo zachytit a rozlozit
do jednotlivych slozek. Tak ziskame elektromagnetické spektrum pozorovaného objektu. To
v minulosti znamenalo ziskat otisk svétla na fotografické desce ve formé tmavého pruhu,
Casto prerusen¢ho soustavou vice ¢i méné viditelnych vertikdlnich Car. Dnes, pfi vyuziti
dokonalejSich detektorit jako jsou elektronické CCD ¢Eipy, vypada spektrum napiiklad jako
graf zavislosti intenzity zafeni na jeho vlnové délce.

Mnoho publikaci a zdroji poskytuje detailni popis zrodu a vyvoje spektroskopie jako
takové — od rozkladu svétla za pomoci hranolu Isaacem Newtonem roku 1666, pies objeveni
“zahadnych” ¢ernych Car ve spektru Slunce Josephem von Fraunhoferem roku 1814, po jejich
vysvétleni Gustavem Kirchhoffem a Robertem Bunsenem jakoZto indikatoru chemického
slozeni zdroje. Nésledujici fadky se tedy zamétuji jiz na charakteristiku spektra a spektralnich
Car a jevy, které v souvislosti s podobou spektralnich ¢ar pozorujeme a z nichz ziskavame
cenné informace o sledovaném kosmickém télese, jako naptiiklad chemické slozeni ¢i radialni
rychlost.
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Obrazek 1.1: Reprodukce zachyceni slune¢niho spektra z roku 1817 dle Fraunhofera
(zdroj [o1])
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Obrazek 1.2: Moderni zpracovani slunecniho spektra (zdroj [02])

V této kapitole jsem Cerpala predevsim ze zdroju [5], [7].



1.1  Zareni hvézd

Kazdy objekt, at’ uz je to hvézda ¢i porcelan, o teploté nad absolutni nulou emituje zareni
vsech vinovych délek. Ideélni zafi¢ je pak téleso v termodynamické rovnovaze, jez pohlcuje
veskeré elektromagnetické zareni na néj dopadajici a jeho vyzatovaci charakteristika je pifimo
zavisla na teploté. Tento model absolutné ¢erného télesa emituje spojité spektrum s energii
na vSech vlnovych délkach s uritou maximalni An., jeZ se se zvySujici se teplotou posouva
ke kratsim vlnovym délkam. Jejich zafeni, tj. zavislost monochromatické hustoty zaiivého
toku na frekvenci (vinové délce) s parametrem teploty, pak popisuje Planckiiv zakon:

2why' 1 2mher 1
B,v.T) =3 jresp. BAT)=""5-—— 1),012)
C ekT—l e)\kT_l

kde B znaci tok zafeni, v frekvenci, A vinovou délku zafeni, # Planckovu konstantu,
k Boltzmannovu konstantu a T teplotu vyzafujiciho télesa. Hvézdy se modelu absolutné
cerného télesa pouze blizi, déje v jejich atmosférach jsou slozité a celkové zareni hvézdy se
sklada ze zareni riznych smérl z rGzné teplych a hustych vrstev. Spektrum zareni pak neni
spojité a vyskytuje se v ném mnozstvi spektralnich ¢ar. Kontinuum pochazejici z nejhlubsich
mist hvézdné atmosféry vznika vlivem vazané-volnych a volné-volnych prechodtl v atomech
a rozptylem zéfeni, na carovém spektru se podili ptechody vazané-vazané. Existuji rtizné
druhy spojitych spekter, naptiklad vlivem brzdného zéafeni vznikaji emisni i absorpéni spojita
spektra. Emituji ho nabité c¢astice urychlené kolizi a musi se brat v avahu pii pozorovani
radiovych zdroji. Synchrotronové zareni produkuje emisni spojité spektrum a je zptisobeno
relativistickymi elektrony rotujicimi kolem silo¢ar magnetického pole. Je dulezité pro studium
mezihvézdné latky jakozto dikaz existence magnetickych poli. K tomu vSemu se pficita
reliktni zafeni o teplot¢ ~ 2,7 K prostupujici cely kosmicky prostor, které pochazi z faze
rekombinace v raném vesmiru. Maximum intenzity se nachézi na vilnové délce ~ 1 mm a
mnozstvi energie na jednotku objemu tohoto zafeni je zna¢né, srovnatelné s zatenim hvézd
v Galaxii.

1.2 Spektralni ¢ary
Ve spektrech elektromagnetického zafeni vesmirnych objektl pozorujeme spektralni ¢ary, jez
v sobé nesou astrofyzikalné nejzajimavéjsi informace o prostiedi. Cary se vyskytuji v emisi a
absorpci a jsou tvofeny mnoha riznymi druhy pfechodli mezi energetickymi hladinami
atomu. Pfedstavime-li si atom jako harmonicky oscilator, jenz je nepatrné tlumen interakci
s emitujicim zafenim, pak je pohybova rovnice systému v ramci kvaziklasické aproximace
dana
2
r ,
md—zzer—mwér—kF , (1.3)
dt
kde r je polohovy vektor, m efektivni hmotnost, F tlumici sila, a «y uhlova frekvence
oscilatoru o frekvenci v, @ =271V, Oscilator vytvaii elektrické pole E(#) s intenzitou

vyzarovani
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kde e je elektricky naboj a & permitivita vakua. Maximum takto vzniknuvsi ¢ary je v v,
vyska se méti pomoci Yy a jeji profil oznacujeme jako Lorentziiv.

Samotna céara se skldda z centralniho jadra a vice ¢i méné rozSifenych bocnich ¢asti
(ktidel) splyvajicich s kontinuem, tj. odpovidajici hladin¢ spojitého spektra. Kiidla cary
mohou témér chybét, ¢ary mohou byt uzké ¢i Siroké, slabé ¢i vyrazné. Sila dané ¢ary se méfi
pomoci ekvivalentni Sitky ¢ary W, matematicky

=]

pfi¢emz se obvykle integruje pouze pfes maly interval hodnot. /;, oznacuje intenzitu zafeni
v kontinuu pied absorpci ¢i emisi. /(v) je intenzita dané cary, tj. energie za sekundu
v intervalu frekvenci (v, v + dv), jez prochazi jednotkovou plochou. Jak ilustruje obrazek 1.3,
ekvivalentni $itku ¢ary si miizeme aproximovat jako plochu obdélniku s jednotkovou vyskou
a obsahem odpovidajicim integralu intenzity zéafeni, jeZ je ze spojit¢ho spektra Carou
odstranéno.

dv | (1.6)

1)
]0

Io

tervenéd

kiidlo

intenzita
=2

frekvence v

Obrazek 1.3: Ekvivalentni Sitka cary W (pievzato z [7])

Spojité spektrum bez spektralnich car vytvaii horké objekty pevného skupenstvi a téz
horky husty plyn. Jasné emisni ¢ary se vytvaii naopak v horkém tidkém plynu, pfi pfechodu
elektronu z vyssi energetické hladiny na niz$i elektron odevzdava energii a tu s sebou odnasi
vznikly foton. Tmavé absorpcni Cary pak vytvari chladny fidky plyn v poptedi zdroje
emitujiciho spojité spektrum. Pokud mé néjaky foton ve spojitém spektru urcitou hodnotu
energie odpovidajici rozdilu energii mezi vyssi hladinou a hladinou na niz je elektron plynu
usazen, je takovyto foton absorbovan atomem a elektron piejde na danou vyssi hladinu.
Obrazek 1.4 zobrazuje schéma energetickych hladin vodikového atomu s Lymanovymi
(elektron konci ¢i zacind na hladiné o kvantovém cisle n = 1), Balmerovymi (n = 2) a
Paschenovymi (n = 3) vodikovymi ¢drami.

11
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Obrazek 1.4: Schéma energetickych hladin atomu vodiku a pfechodti mezi nimi (zdroj [5])

1.3  Zakazané ary

Cary tedy vznikaji prechodem atomu &i iontu z jednoho energetického stavu do jiného
za soucasného vyzafeni ¢i pohlceni fotonu o energii odpovidajici rozdilu energetickych
hladin. Kazdy druh atomu ma vlastni soustavu hladin a piechody elektroni se ned¢ji
libovolné. Vybérova pravidla kvantové mechaniky dé€li tyto pfechody dle pravdépodobnosti
vyskytu na povolené a zakézané a s danymi prechody pak koreluji vzniklé ¢ary.

Elektron v atomu interakci s fotonem ¢i srdzkou s jinou castici pfechazi do stavu
nestabilniho, v némz vydrzi fadové 10® sekund a nasledné pada zpét do zakladniho stavu
za soucasného vyzareni fotonu. Elektron se téz mize dostat do stavu metastabilniho, z néhoz
nemuze dle vybérovych pravidel jednoduse piejit zpét do stavu nizsiho. Takovy elektron pak
setrvava na metastabilni hladin€, dokud se néco nestane, naptiklad se nesrazi s jinou ¢éstici.
Je-li vSak prostiedi dostatecné fidké, jako je tomu napfiklad u mezihvézdné latky, resp.
mlhovin, dochéazi k vzdjemnym srdzkdm ojedinéle. DalSi moznost je pohlceni fotonu, ale i
zafeni je v mlhoviné tak zfedéno, Ze elektron spiSe porusi vybérova pravidla zakédzanym
pfechodem a pifi tomto nepovoleném piechodu na nizsi energetickou hladinu vyzaii foton
o odpovidajici vinové délce. Vzhledem k malé pravdépodobnosti absorpce takovéhoto zareni
unikaji fotony z oblasti a nasledné vytvaii v pozorovaném spektru zakdzané cary, znacici se
pro odliSeni v hranatych zavorkach. Tyto ¢ary ve skute€nosti nejsou zakazané, tj. nemozné,
ale jejich pravdépodobnost vyskytu je o mnoho fadl niz$i nez u povolenych. Dobu stravenou
elektronem v metastabilnim stavu pocitdme na tisiciny vtefiny az n€kolik hodin.

Zakazané cary byly poprvé pozorovany roku 1864 Williamem Hugginsem ve spektru
mlhoviny Koci¢i oko (NGC 6543) v souhvézdi Draka. Jelikoz vinové délky ¢ar neodpovidaly
zadnému znamému pozemskému chemickému prvku, byly pfisouzeny novému, nebuliu. Roku
1927 Ira Bowen pfisel s vysvétlenim, Ze se jedna o ¢ary dvakrat ionizovaného vodiku, ovsem
za velmi nizkych hustot. Nebulium tak vzalo za své a zakazané Cary, jeZ tvoii nejvyraznéjsi
vrcholy ve spektrech mlhovin, byly pfijaty jakoZto jejich bézna soucast. Koncentrace ¢astic
tedy hraje vyznamnou roli pii energiovych ptfechodech mezi hladinami. Co se tyce tlaku,
za normalnich tlakovych podminek sledujeme srazky atomu v fddech miliard za sekundu,

12



nizky tlak pak vznik zakdzanych car podporuje. Dulezitd je dostatecna rychlost piechodl
atoml na metastabilni hladiny, ¢imZ se nestaci uplatnit vzajemné srazky. Zakazané cary tedy
pozorujeme pouze v prostfedich s velmi nizkymi hustotami, kterd se v pozemskych
podminkach nevyskytuji, ale ve vesmiru o né¢ neni nouze. Ze znamych zakézanych car
jmenujme ony ‘'historicky prvni' ¢ary [O III] na 4959 A a 5007 A v zeleném svétle &i
zakazanou vodikovou ¢aru [H I] na 21 cm, diilezitou pro radioastronomii.

1.4 RozSifeni a posuv ¢ar

I pfi zkoumani zafeni jediného atomu pomoci spektrografu s nekonecné tzkou Stérbinou
za idealnich podminek by ziskané ¢ary nebyly dokonale tzké a ostré. Tvar ¢ary je ovlivnén
riznymi mechanismy, jez vytvafi své typické profily Car. Jednim z nich je pfirozené rozsiteni
car: jelikoz elektron v excitovaném stavu setrvava pouze kratkou dobu A¢, energie hladiny £
nemiize mit dle Heisenbergova principu neurcitosti (AEAt = h) pfesnou hodnotu, coz ma
za nasledek 'rozmlzenost' energetické hladiny v intervalu AE. Elektron pak piechazi kdekoli
mezi timto rozpétim, vytvafeje tak neurcitost vinovych délek absorbovaného ¢i vyzareného
fotonu piiblizné

2\2
AN~ —2
2T1cC

1 1
At,.+Atf) ; (1.7)

kde Ao znaCi vlnovou délku bez rozSifeni a At a Aty zivotnost elektronu v pocatecnim,
potazmo koncovém stavu.

Dalsim druhem rozsitfeni, s kterym se ve spektrech mizeme setkat, je rozsifeni srazkami.
Srézka vyzatujiciho atomu zplsobi pferuseni vinového klubka a ztratu faze, vlnova klubka
jsou poté riiznych délek a z toho vyplyva i uréity rozsah frekvenci. Carovy profil vzniknuvsi
srazkovym roz§ifenim je podobny Lorentzovu profilu a rozsifeni odpovida

AA=

A1 ~Aéna\/sz

m

) (1.8)
cmT, ¢ T

pfi¢emz T, reprezentuje stiedni dobu mezi sraZzkami, m hmotnost atomu, o U¢inny prifez,

n koncentraci ¢astic. V mezihvézdném prostiedi nabyva 7, vlivem malych hustot hodnot tisicti

let. Proto je rozsifeni srazkami v mezihvézdné latce vzhledem k dalSimu druhu Dopplerovu

roz$ifeni, zanedbatelné.

Dopplerovo rozsifeni je zplisobeno rychlostmi ndahodné se pohybujicich atomd zdroje
cary ¢i z ditvodu turbulentnich jevii. Atomy o hmotnosti m se v plynu v termélni rovnovaze
pohybuji nahodné, s rozloZzenim rychlosti popsanym Maxwellovou-Boltzmannovou
distribu¢ni funkci s nejpravdépodobnéjsi hodnotou rychlosti v=+2kT/m . VInova délka
vyzafovanych ¢i pohlcenych fotoni A, je posunuta k A vlivem slozek rychlosti ¢astic v, ve
sméru pozorovanti, tj.

A-A, _ v, 22, |2kT

- ~ 2N |2KT
T A= TS (1.9), (1.10)

Dopplerovo rozsifeni klesa exponencialné s kvadratem vzdalenosti vinové délky A od ptivodni
A, a rozsiteny tvar ¢ary tvori Gaussav profil.
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Redlny profil ¢ary je pak obvykle kombinaci Lorentzova a n€kolika Gaussovych profild,
jejichz srovnani poskytuje obrazek 1.5. Celkovy profil cary je pak nazyvan Voightlv.
V centralnich ¢astech cary prevlada Sir$i Gausstv profil, v oblasti kiidel pfevlada profil
zpusobeny prirozenym rozsifenim a srazkami.

GaussCv profil

LorentzClv profil

[l 1 | 1 1
-3 -2 -1 0 I 2 3
(v-w0) v jednotkéch Sifky v poloving maxima

Obrazek 1.5: Porovnani Gaussova (Dopplerova) a Lorentzova profilu ¢ar (zdroj [7])

Vlivem vzdjemného pohybu zdroje zafeni a Zem¢ dochdzi k posunuti spektralnich car
k dlouhovinné oblasti spektra pii vzdjemném vzdalovani, ptipadné ke kratkovinné oblasti pfi
vzajemném priblizovani. Z porovnani laboratornich hodnot a hodnot vyctenych ze spektra pak
muzeme urcit radialni rychlost zdroje, pfi rychlostech blizkych rychlostem svétla je ovsem
nutné brat v ivahu i relativistické efekty.
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Kapitola 2

Mezihvézdna latka

Po celém prostoru vesmiru je rozptylen plyn a prach, jez souhrnné nazyvame mezihvézdna
hmota ¢i latka, kterd je stavebnim materidlem pro nové vznikajici hvézdy. Ty béhem Zivota
¢ast pouzité hmoty vrati zpét do mezihvézdného prostoru skrze mechanismy jako je hvézdny
vitr nebo rozli¢né vybuchy a posléze se z ni miize zformovat dalsi generace hvézd. Hvézdy
ale téz na své cesté prostorem castice mezihvézdné hmoty zachycuji. Mezihvézdna latka je
proto dilezitou soucasti vzniku a vyvoje hvézd, ale i struktury, dynamiky a evoluce galaxii,
vcetné té nasi — v Galaxii je rozloZzena soumérné se koncentrujici k roviné disku, rozpinajici
se az k jejim hranicim. TéZ ovliviluje samotné pozorovani a méfeni, at’ uz se jedna o blizké
hvézdy ¢1 vzdalené galaxie, a jeji studium tedy patii k nedilnym soucastem prazkumu
universa.
V této kapitole jsem cCerpala pievazné ze zdroja [5], [7], [17], [28], [37], [42], [50].

2.1 Charakteristika

Prachové zrnka, atomy, molekuly, ionty, volné elektrony — to vSe tvofi obrovské komplexni
prostiedi, jehoz dynamika zahrnuje aspekty od turbulentnich pohybt plynu po galakticka
magnetickd pole rozpinajici se skrze mezihvézdny prostor. Modelovani mezihvézdné latky
proto vyzaduje znalost rovnic magnetohydrodynamiky, ale 1 zafivého pienosu, termodyna-
miky, kvantové mechaniky ¢i chemie a to v podminkach nereprodukovatelnych v pozemskych
laboratoftich. Jelikoz mezihvézdné médium tvoii stavebni material pro nové vznikajici hvézdy,
je jeho slozeni podobné slozeni hvézd, s prevazujicim obsahem vodiku a helia. Vodik tvofici
zhruba 70 % se vyskytuje v neutralni formé (H I), ionizovany (H II) a vazany v molekulach
(H»). Tabulky 2.1 a 2.2 porovnavaji sloZeni fotosféry Slunce a mezihvézdného plynu v oblasti
ionizovaného vodiku vcetné prachové slozky ze spektrofotometrickych méieni Estebana a
kol. [9], [10] a Garcia-Rojase a Estebana [12]. Méfeni obsahu Mg, Si a Fe obsazenych
v mezihvézdném prachu vykazuji prili§ velké chyby a nebyly proto do srovnani zahrnuty.

prvek abundance prvek abundance

H 12 H 12

He 10,93 £ 0,01 He 10,96 £ 0,01
O 8,69 + 0,05 O 8,80 + 0,04
C 8,43 £ 0,05 C 8,66 £ 0,06

Ne 7,93 £ 0,10 Ne 8,00 £ 0,08
N 7,83 £0,05 N 7,85+ 0,06
S 7,12 +£0,03 S 7.30 £ 0,04
Ar 6,40 £0,13 Ar 6.62 + 0,06

Tabulka 2.1 (vlevo): Chemické sloZeni slune¢ni fotosféry (zdroj [1])
Tabulka 2.2 (vpravo): Chemické sloZzeni mezihvézdné latky (zdroj [1])
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Na zacatku 60. let zapocal hon na molekuly mezihvézdné latky v rddiovém oboru. Jejich
pocet se v soucasnosti pohybuje kolem sta druhti, tabulka 2.3 nékteré z nich shrnuje.
Nejhojnéji se vyskytuje molekularni vodik, mezi casté molekuly ve vesmiru dale patii oxid
uhelnaty, etylalkohol ¢i molekuly vody. Jejich slozitost se pohybuje od dvouatomovych

molekul (H,, CO) pies tiiatomové (H,O, Hs") po dlouhé organické fetézce.

molekula nazev molekula nazev

H, vodik CH,0» kyselina mravenci

OH hydroxylovy radikal CsHN kyanoacetylen

CcO oxid uhelnaty CH.O metylalkohol
H,O voda CHsN metylkyanid
HCN kyselina kyanovodikova CHsN metylamin

H.S sulfan CsHy metylacetylen
NH; amoniak C,H40, metylester kyseliny mravenci
CH-O formaldehyd C:HsN metylkyanoacetylen
CH, acetylen C,HsO etanol

CH, metan C;HsN etylkyanid

Tabulka 2.3: Molekuly mezihvézdného materidlu (zdroj [50])

Mezihvézdna latka neni ve vesmiru rozlozena rovnomérné, v uritych oblastech projevuje
tendence shlukovani se do hustSich mracen, kterd pifi soucasném vyskytu hvézd v okoli
pozorujeme jako zafici mlhoviny. Ale i mezi t¢émito mlhovinami se mezihvézdny material
kumuluje do hustSich struktur. Primérné rozméry byvaji kolem 8 pc, hmotnost 400 Ms a
koncentrace 10° atomi - m~. Vzdalenosti mezi jednotlivymi zhustky, pohybujicimi se
rychlostmi kolem 7 km-s', byvaji 40 pc. Mezi témito mracny je mezihvézdna latka
rozprostfena jiz docela rovnomérné, s 10x menSimi koncentracemi ¢astic. Ve spektrech
vzdalengjSich hvézd pak pozorujeme rozdvojeni mezihvézdnych car vlivem Dopplerova
posunu — to je zpusobeno priichodem zaieni nékolika riznymi mracny s riznymi vlastnimi
rychlostmi vzhledem k detektoru.

2.2 Mezihvézdny plyn

Razné slozky mezihvézdného materidlu se projevuji rizné a tak byla i jejich existence
objevena, respektive prikazné potvrzena jinymi metodami v jiné dob&. Svédectvi
o pfitomnosti plynu rozptyleného v mezihvézdném prostoru poskytuji od zacatku 20. stoleti
spektra vzdalenych hvézd ve form& nehybnych absorpénich Car rozlicnych kovl (od 50. let
s rozvojem radioastronomie téZ pomoci emisnich rddiovych ¢ar vodiku na 21 cm). Absorpéni
cary byly prvné detekovany r. 1904 Johannesem Hartmannem [19], ktery zpozoroval, Ze se
chovani ostré cary K (Ca II, A= 393,4 nm) ve spektru dvojhvézdy & Orionis odlisuje
od ostatnich ¢ar. Misto pohybu tam a zpét vsouladu s Dopplerovym efektem
pro spektroskopické dvojhvézdy tato Cara ziistavala ve stejné pozici. To ho vedlo k myslence,
ze mezi & Orionis a detektorem lezi plynovy mrak zptsobujici zminénou absorpci, o emz se
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domnival jiz diive pii pozorovani stejného jevu u Nova Persei. Kromé ¢ar vapniku H a K
muzeme ve spektrech pozorovat ¢ary mezihvézdného sodiku, Zeleza ¢i titanu a absorpcni pasy
mezihvézdnych molekul CH, CN, OH, NH. Ackoli je podil vodiku v mezihvézdném
materialu nejvetsi, nedetekujeme ve viditelném spektru jeho absorpéni ¢ary. Neutralni vodik
v mezihvézdném prostiedi se totiz pfevazné nachdzi v zakladnim stavu, v némz vytvari pouze
Lymanovy cary, které spadaji do ultrafialové oblasti spektra. Ve spektrech mezihvézdné latky
byly objeveny také emisni Cary, jez jsou obecné tézce detekovatelné — Balmerovy ¢ary HI a
N II, OII, OIIl. Pozorovani v kratkovinném oboru poskytuji dikazy existence az 5x
ionizovaného velmi horkého kysliku O VI. Odtrhnuti 5 elektrond z kyslikového atomu
vyzaduje vysoké teploty, fadové 10° K. To je zhruba stejné vysoka teplota jako teplota
slunecni korony, a proto se této latce fika koronarni mezihvézdny plyn. Projevuje se t€Z emisi
fotonll v rentgenové oblasti spektra. Kromé stacionarniho projevu ve spektru se mezihvézdné
¢ary plynu projevuji zvySovanim intenzity se zvySujici se vzdalenosti pozorovanych hvézd,
jejichz spektra zkoumdme. To je jednoduSe zpusobeno vyS$im obsahem mezihvézdné latky,
Jiz zéateni cestou k detektoru prochazi.

Samotny vodik se v mezihvézdné latce vyskytuje ve formé molekul H,, jako neutralni
H T a jednou ionizovany H II. To, v jakém stavu se nachazi, ovliviiuji hvézdy v jeho okoli.
Oblasti H 1II, téz zndmé po Bentu Stromgrenovi jako Stromgrenovy sféry, jsou spojeny
s existenci horkych hvézd. Rozpinaji se od nich do urcité kritické hranice, kde je zafeni hvézd
jiz ptilis§ slabé na dostatecnou ionizaci a nésleduje tak oblast neionizovaného H I.

2.2.1 H 11 oblasti

Pii formovani hmotné horké hvézdy spektralniho typu O ¢i B vznikne nejdiive protohvézda,
zdroj infracerven¢ho zareni v utrobdch matefského molekulového mracna. Se vzristajici
teplotou se odpaii okolni prach a nasledné disociuji molekuly. Kdyz hvézda dosahne hlavni
posloupnosti a za¢ne spalovat vodik, nachdzi se stale zahalena v oblaku plynu, z n¢hoz
vznikla. Cést jejiho zafeni v ultrafialovém oboru miize ionizovat vodikovy plyn okolni
mezihvézdné latky, ktery se nachéazi v zakladnim stavu — fotony tedy musi mit energii veétsi
nez 13,6 eV, coz odpovida vinové délce menSi nez 91,2 nm. Pokud se tyto oblasti
ionizovaného vodiku, tzv. H II oblasti, nachazi v rovnovaze, musi byt Cetnost ionizace rovna
cetnosti rekombinace — fotony jsou absorbovany za vzniku iontii ve stejném poméru jako se
volné elektrony a protony rekombinuji za vzniku neutrdlnich vodikovych atomi. Pfi
rekombinaci ovSem nutné nedochazi k okamzitému navratu elektronu na zakladni hladinu,
elektron muZze padat kaskaddove. Pritom dochazi k produkci nizkoenergetickych fotond,
mnohych z nich o vlnové délce viditelného zafeni. Takto pifi pfechodu mezi 3. a 2.
energetickou hladinou vznika emisni ¢ara Balmerovy série H,, jez udava Sarlatovy vzhled H II
oblasti. Fotony ¢ary H, ndm pak poskytuji dobry indikator rozsahu téchto oblasti.

Objekty vytvarejici kolem sebe H II oblasti jsou jednak hmotné (M > 15 M), kratce
Zijici hvézdy adekvatné horké (T > 2 - 10* K) na to, aby intenzivné vyzatovaly v UV oblasti, a
téz staré malo hmotné hvézdy (0,5 <M <8 Ms ), jez se Casem stanou bilymi trpasliky.
Velikost oblasti ionizovaného vodiku se fidi podle pozadavku rovnovazného stavu. Ozna¢me
N mnozstvi fotonli produkovanych hvézdou typu O ¢i B za sekundu s energii dostacujici
na ionizaci vodiku ze zakladniho stavu (Es> 13,6 eV, tj. Ar<91,2 nm). Za ptedpokladu, ze
vsechny tyto fotony jsou nakonec absorbovany vodikem H I, se musi ¢etnost vzniku fotonl
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rovnat Cetnosti rekombinace. Pokud by tato rovnovéha neexistovala, H I oblast by se
zvétsovala, nebot’ fotony by letély dal a rekombinovaly se s neionizovanym plynem ve vétsi
vzdalenosti. Déale zvolme o jako kvantové-mechanicky rekombinacni koeficient popisujici
pravdépodobnost vzniku vodikového atomu, koncentraci elektront z. a protonti ny (¢im vice
elektrond a protont, tim vétsi pravdépodobnost rekombinace za vzniku vodikového atomu).
Pak bude anc.ny udadvat Cetnost rekombinaci na jednotkovy objem za sekundu. Pii teploté
zhruba 8000 K, jez je charakteristickd pro H II oblasti, ¢ini hodnota o= 3,1 - 10’ m’ s’'.
Pokud ptedpokladdme, ze plyn je tvofen pouze vodikem a je elektricky neutrdlni, pak
na kazdy vzniknuvsi iont pfipada jeden odtrhnuty elektron, tj. n. = nu. S touto rovnosti mtize
byt vyraz pro Cetnost rekombinace ndsoben objemem H II oblasti, jenz zidealizujeme
na sféricky, a poloZen roven poctu ionizujicich fotonti. Dostavame tedy

N=«n,n,V (2.1)
n=n, , (2.2)
y=3mr (23)
L 2.4
N—grrrscannH ) (2.4)
-3
3N
i ey B 2
H

coz se znaci jako rs a nazyva Stromgrentiv polomér. Interval hodnot pro H II oblasti je Siroky,
muzeme nalézt utvary s poloméry mensimi nez 0,1 pc i rozlehlé oblasti o rs > 100 pc. Typicka
hodnota ny se pohybuje v fadech 10® &astic na m”.

Atomy v ionizované mezihvézdné latce maji velké kinetické teploty diky ziskavani
energie ze zafeni hvézd. Pfi ionizaci vodikového atomu vysokoenergetickym fotonem dochazi
k vyrazeni elektronu. Zbylé protony v H II oblasti se srdzi s okolnimi ¢asticemi a nabyvaji
vétSich a vétsich rychlosti, v porovnani s vodikovymi atomy v oblastech neutralniho vodiku.
Na hranici mezi oblastmi H II a H I pak dochézi k zna¢nému skoku v kinetické teploté, tudiz 1
k rozdilu tlaku a hustoty. Vysledkem mtizou byt nahlé vnotfeni chladného hustého H I
materidlu do horkych oblasti H II. To ma za nasledek prudké lokalni stlaceni, coz mlze byt
zacatkem formovani novych hvézd. Vznikaji takto oblasti specifickych tvart, nazyvané téz
'sloni choboty', viz obrazky 2.1 a 2.2.

Pokud se v urcitém prostoru zrodi dostatek masivnich horkych hvézd, dochazi vlivem
zativého tlaku hvézd k jejich ubytku hmoty, kterd dale rozptyluje zbytky okolniho mraéna. To
ma za nasledek ukonceni dal$iho formovani hvézd v dané oblasti a zeslabeni soudrznosti jiz
vzniklé kupy hvézd, tj. jejich postupné vzajemné vzdalovani.
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Obrazek 2.1: Mlhovina Sloni chobot v IC 1396 (zdroj [03])
Obrazek 2.2: Sloupy stvotfeni v Orli mlhoviné (M16, NGC 6611) (zdroj [04])

2.2.2 H I oblasti

Vétsina vodiku v mezihvézdnych vodikovych mra¢nech se vyskytuje ve formé¢ H 1
v nejniz§im, zékladnim stavu. Vysledkem je neschopnost vodiku vytvofit emisni Cary
piechodem elektroni na niz$i energetické hladiny. Ani absorpéni ¢ary nejsou lehce
detekovatelné, jelikoZz pro excitaci elektronu ze zdkladniho stavu je potfeba UV fotont.
Ptitomnost neutrdlniho vodiku v mezihvézdnych mracnech se potvrzuje pomoci radio-
teleskopti prostiednictvim ostré emisni ¢ary o A = 21 cm. Jeji existenci predpoveédél v r. 1944
Hendrik van de Hulst [46] na zakladé pfechodu mezi dvéma blizkymi energetickymi
hladinami vodikového atomu v zakladnim stavu. Detekci v nasi Galaxii r. 1951 Haroldem
Ewenem a Edwardem Purcellem [11] pak byla existence Cary definitivné podlozena.
Rozborem jejiho rozsifeného profilu vlivem Dopplerova posuvu v riznych galaktickych
délkach Ize ziskat informace o rotaci a spiralni struktuie nasi Galaxie, v jejiz roviné vykazuje
¢ara nejveétsi koncentraci neutralniho vodiku. Vlivem posuvu a ndhodného pohybu ¢&astic je
cara ve vysledném spektru mirné rozsifena. Analyzou jeji intenzity a Sitky byla urcena
praimérna  koncentrace &astic v dané oblasti (1 —8)-10%atomi - m® (v porovnani
$(2—5)-10° iontd - m> v oblasti H II). Teplota mraden HI se pak pohybuje v intervalu
(30 — 80) K a hmotnost v hodnotach (1 — 100) Ms.

Samotny vznik ¢ary neutralniho vodiku o A = 21 cm souvisi se vztahem mezi spiny
elektronti a spiny jader. Kazd4 energetickd hladina atomu se obecné skladd z blizkych
podhladin, spojenych sriznymi vedlejSimi a spinovymi kvantovymi ¢isly / a s. Tyto
podhladiny tak maji nepatrné rozdilné hodnoty energii. Pro zakladni energeticky stav
vodikového atomu plati totéZ, musime ovSem vzit v Gvahu vztah mezi spiny protonu a
elektronu. Vzniklé blizké podhladiny tak tvoii tzv. hyperjemnou strukturu. Pfedstavme si
rotujici elektron a proton jako malé¢ magnety s magnetickym momentem, jenz tak dava
vzniknout magnetickému poli. Smér osy spinu elektronu mize byt stejny (obrazek 2.3) ¢i
opacny (obrazek 2.4) k ose spinu protonu. V prvnim piipadé je nutné vynaloZit mensi silu
k odtrzeni elektronu a protonu, nebot’ i 2 magnety jdou od sebe odtrhnout snaze, lezi-li jejich
stejné poly vedle sebe — odpuzuji se. Zakladni stav se tedy skldda ze 2 podhladin, hladiny
s paralelnimi osami spinu elektronu a protonu s ponc¢kud vétsi hodnotou energie a hladiny
s antiparalelnimi osami spinii, kterd lezi nize. Elektron pak pii sestupu piechazi z prvni
jmenované na druhou. Pokud takovy pfechod nastane a to ne vlivem srazky, je vyzaien foton
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pravé o A = 21,11 cm. Takovyto foton muze byt téz pohlcen, excitujice tak vodikovy atom
do stavu se souhlasné orientovanymi spiny elektronu a protonu.

A A

- L -
elektron é ® elektron ¢ L]

proton T praton

-
Y

Obrazek 2.3, 2.4: Souhlasné a nesouhlasné natoceni spini elektronu a protonu (ptevzato z [5])

Statisticka vaha hyperjemnych hladin je ur¢ena jako g =2F + 1, F = S £ 1, kde S vyjadiuje
spin elektronu (*2) a / spin jadra (72). Kvantové ¢islo F souvisejici s celkovym momentem
hybnosti (ten je ve vodikovém atomu v zékladnim stavu roven 0) tedy nabyva hodnot 1 a 0.
Poté gyyssi hiaging = 2 * 1 + 1 =3, Zizsi hiaginy = 2 - 0 + 1 =1. Proto se v oblastech H I nachazi 3x
vice neutralniho vodiku s elektrony na vysSich podhladinach s paralelnim spinem. Z oblasti
HI pak detekujeme zafeni na 21 cm diky nepfetrzitym piechodim elektronli z vys$si
energetické podhladiny na nizsi. Intenzita tohoto zareni, respektive spektralni ¢ary, pak zavisi
na mnozstvi atomll v jednotkovém objemu a primérné zivotnosti elektroni ve zminéném
vy$§im stavu. Samovolny piechod mezi hladinou s paralelnim a antiparalelnim spinem patii
mezi zakdzané (viz 1.3 Zakdzané cary) a tudiz se vyskytuje vzacné, zhruba jednou za 11
miliont let. Opacny proces, tedy excitace ze stavu s antiparalelnim spinem do stavu
s paralelnim spinem pohlcenim fotonu o vinové délce 21 cm se téz déje zfidka, ovSem
za pomoci srazek k nému dojit mtize. Byt je mezihvézdny plyn velmi fidky a primérny Cas
mezi 2 srazkami je v fadech jednotek az stovek let, vyskytuje se v oblasti dostate¢ny pocet
castic. Elektrony pifitom mohou libovolné zménit orientaci svych spinovych os a tyto srazky
timto udrzuji pomér vodikovych atoml s paralelnimi osami spinti ¢astic ku vodikovym
atomim s antiparalelnimi stejny, tj. 3:1. Udrzuje se tak stav termodynamické rovnovahy.
Nekteré atomy jsou piesto schopny uniknout srazce a vykonat samovolny ptfechod za emise
fotonu.

Obrazek 2.5 ilustruje charakter vzajemného usporddani HI a H II oblasti. Hvézda je
obklopena Stromgrenovou sférou ionizované¢ho vodiku (HII), za niZ néasleduje tenka
piechodova slupka castecné ionizovaného materialu (HI1 a HII). To vSe je ponofeno
do oblasti neutrdlniho vodiku H I.

H,+H,
—>| |«=— ARy << Ry

Obrazek 2.5: Situace v okoli ionizujici hvézdy obklopené vodikovym materidlem (zdroj [05])
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2.2.3 Molekularni vodik

Zhruba polovina mezihvézdného vodiku v Galaxii je vazana v molekulach. Vodik ve formé H»
muze existovat bez hrozby disociace vlivem absorpce UV fotonu diky prachové obalce, jez
molekulova mracna obklopuje. Prach také napomaha formaci vodikovych molekul, jelikoz
poskytuje misto na povrchu prachovych zrn, kde se mohou vodikové atomy potkat a spojit
(viz nasledujici oddil o0 mezihvézdném prachu).

Molekularni vodik je tézké detekovat pifimo, nebot’ nevytvaii zadné emisni ¢i absorpéni
cary v optickém ani radiovém oboru, ale v UV a IR. Emise v infraerveném oboru byla
pozorovana pii teplotach nad 2000 K jako rotani a vibracni spektralni molekulové pasy,
absorpcni ¢ary v UV oblasti pak vytvari chladnd mracna v popfedi horkych hvézd. Ve vétSing
piipadi se vSak pro detekci pfitomnosti H, pouzivaji jiné molekuly, jejichz abundance jsou
umérné abundanci H,. Diky relativné vysokému obsahu (zhruba 10* obsahu vodiku) se tak
nejcastéji pouziva oxid uhelnaty CO. Molekula je vlivem srdzky excitovana a samovolnym
pfechodem z vybuzeného stavu vytvaii foton o vlnovych délkach, jez jsou snadnéji
identifikovatelné v porovnani s H,, u jmenované¢ho CO je to ¢ara na 2,6 mm. JelikoZ mira
srazek zavisi na teploté plynu a koncentraci danych castic, poskytuji tyto molekuly téz
informace o stavu prostfedi uvnitt molekulovych mracen.

Vétsina mezihvézdnych molekul se vyskytuje v temnych, hustych, chladnych uskupenich
nazyvanych molekulovd mra¢na. Ty hraji vyznamnou roli v otazce vzhledu a vyvoje oblasti
s aktivni tvorbou hvézd. Charakteristiky molekulovych mracen jsou podobné charakteristikam
oblasti H I: nepravidelny tvar, rozméry v fadech jednotek parsekll, teploty v intervalu
(15 -50) K, koncentrace (5-10* — 5- 10°) m>, hmotnosti (3 — 100) Ms. Obii molekulova
mracna (z anglictiny GMC — Giant molecular cloud) jsou pak obrovské prachoplynné
komplexy o pramé&rmych rozmérech 50 pc, 7 ~ 15 K, n ~ (1 — 3) - 10* m” a hmotnostech
(10°—10° Ms. Skladaji se pfevazné z vodiku, maly podil z celkové hmotnosti pak tvoii
molekuly ostatnich prvkii a sloucenin. Strukturu GMC tvoti shluky s vyrazn€ vysSimi
hustotami. Malé samostatné zhustky mivaji rozméry par parsekti, koncentraci n ~ 10° m>,
T~10 K a M ~ 30 Ms. Mensi ttvary s rozméry 0,1 pc tvoii husta jadra o n ~ 10" m?,
T~ 10K, M ~ 10 Ms. Nejmensi horka jadra byvaji velka (0,05 —0,1) pc, n~ (10" —10"%) m?,
T~ (100 — 300) K a M ~ (10 —3000) Ms. Pozorovani v IR naznacuje pfitomnost masivnich
mladych hvézd spektralniho typu O a B uvniti horkych jader, coz ukazuje na nedavny proces
formovani hvézd.

V nasi Galaxii byly detekovany tisice GMC, zejména v jejich spiralnich ramenech.
Piikladem mtzZe byt komplex obfich molekulovych mracen v Orionu, jenZ pro nas piedstavuje
uchvatnou laboratot pro studium formovani hvézd a jejich interakci s mezihvézdnou latkou.
Podrobné;ji viz kapitola 3.

2.3  Mezihvézdny prach

Jasny dikaz existence mezihvézdného prachu se datuje o néco pozde€ji nez u mezihvézdného
plynu, k roku 1932, a vychazi z vyzkumu pocitani hvézd, otevienych hvézdokup a zéervenani
vzdalenych hveézd. Ackoli prach tvofi zhruba 1% mezihvézdné latky, je zodpoveédny
za vétSinu zeslabeni zafe hvézd a téz nam bréani ve studiu centra Galaxie v optickém oboru.
Mezihvézdny prach se koncentruje pii roviné Galaxie v jejich spirdlnich ramenech a je
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charakteristicky vSem galaxiim se spiralni strukturou.

Formace prachovych zrn v mezihvézdnych mracnech trvd velmi dlouho, proto
pravdépodobné vznikaji v hustSich (n ~ 10" m™) atmosférach chladnych veleobrt, ktefi
do vesmiru chrli plynovy material v mnozstvi 10° Ms za rok. Se vzdalovanim od hvézdy klesa
teplota latky a miZe nastat kondenzace materialu. Atomy se tak mohou usporadat
do stabilnich molekul a poté na sebe nabalit dalsi Castice. Na prachové jadro pusobi tlak
zateni hvézdy, zarivé zrychleni je obvykle vétsi nez plisobici gravitace a zrno pak muize byt
odhozeno do mezihvézdné latky. SloZeni takto zformovanych castic se odviji od abundance
chemickych prvkll ve vesmiru, potazmo od slozeni matetské hvézdy. Naptiklad hvézdy
s nadbytkem uhliku tvofi uhlikova zrna. Chladngjsi, ale Castéji se vyskytujici obfi ztraci
hmotu v fadech 10° Ms za rok a téZz obohacuji mezihvézdnou latku o prach. K dal§im
mechanismim patii vybuchy supernov a hvézdny vitr, nicméné se ukazuje, ze zadny z téchto
procesti neni s to dat vzniku hmotnym prachovym zrniim, jeZ v mezihvézdnych mracnech
nalézame. Ty se ziejm¢ formuji dodateCnym nabalovanim materialu uvnitf samotnych
mracen, kde téz na jadrech zrn kondenzuje ledovy materidl tvofici jejich obal. Mra¢na také
poskytuji ochranu pted UV fotony, jeZ mohou zrna lehce znicit — absorpci zafeni dochézi
k vypafovani atomi a molekul z povrchu zrna. Materidly jako uhlovodiky, grafit ¢i
kfemicitany jsou tomuto procesu pomérné odolné, ale naopak jsou zranitelné vici srazkdm
s vysokorychlostnimi atomy, jeZ mohou zrna rozbit. Takovéto situace nastdvaji naptiklad pfi
vybusich supernov.

Vzhled zrnek lze vyvodit z polarizace zafeni (viz 2.6 Mezihvézdna polarizace). Z té
vyplyva, Ze prachové Castice jsou protahlého jehlovitého tvaru, usporadany vedle sebe vlivem
magnetického pole, coz indikuje pfitomnost feromagnetického materidlu, naptiklad oxidi
zeleza. Presné slozeni mezihvézdného prachu neni upln€ zndmo, s jistotou se ale da fici, ze
vétSina mezihvézdnych prachovych mrafen se primarné sklada z vodiku, kysliku, uhliku,
dusiku a kiemiku, jez dale tvofi molekuly jako vodu, metan, oxid uhli¢ity, amoniak ¢i rtizné
silikaty. Pfitomnost danych molekul se da vycist z tmavych absorpcnich past ve spektrech.
Napftiklad na 9,7 pm a 18 pm muizeme najit pasy vzniknuvs$i natahovanim a ohybem vazby
v molekulach kfemiku s kyslikem, coz implikuje pfitomnost kiemicitan. Podobné je tomu
uobsahu grafitu (viz 2.5 Mezihvézdné zlervenani). Tabulka 2.4 shrnuje zastoupeni
nejpocetnéjSich molekul mezihvézdného prachu.

molekula pocet na 100 castic
H>O (led) 60
H; 19
CH,4 12
NH; 6
MgH, 3

Tabulka 2.4: Slozeni mezihvézdného prachu (zdroj [37])

ZjednoduSeny model zrna mezihvézdného prachu sestdva z jadra a plasté, jehoz povrch
muze byt potazen latkou dehtového charakteru. Malé jadro o poloméru 0,05 pm miize
obsahovat kfemicitany, Zelezo ¢i grafit. Plast o tloustce 0,5 pm je slozen z ledovych
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krystalkli. Kdyz se zrnka dostanou do horkych oblasti, jako jsou H II oblasti, jejich plast’ se
vypafi a zbude pouze holé¢ jadro. Ledové krystalky mohou byt pfetvoieny do organickych
sloucenin a to absorpci UV zafeni. To mé dost energie na rozbiti chemickych vazeb, ¢imz
vznikaji nové slouceniny, jako napiiklad formaldehyd CH-O, ktery je v tabulce 2.3 uveden
jako jedna z molekul mezihvézdného plynu.

Prachova zrna hraji t€Z vyznamnou roli ve formaci mezihvézdnych molekul. Chladné
prachové Castice tvoii médium, na jejimz povrchu se zachytavaji atomy a chemicky vazou
k sobé. Zrna zaroven absorbuji energii, jejiz odvedeni je pro formaci stabilni molekuly
nutnosti. Vlivem této energie se zrno ohifeje a odmrsti molekuly z jeho povrchu zpét
do prostoru. Prachové Castice pomahaji vzniknout i dalSim molekulam, jako jsou CH, NH,
OH, CH,, CO, CO, ¢i H,0. Pti tvorbé molekul slozitéjsiho charakteru se uplatiiuje absorpce
ultrafialového zatreni ¢astici, coz dodava chemickym reakcim potifebnou energii.

Co se tyce teplot, v oblasti neutrdlniho vodiku s T ~ 100 K se teplota prachovych ¢astic
pohybuje mezi (20 — 50) K. V zésad¢ se tak prachova zrna chovaji jako velmi malé zatice dle
modelu absolutné ¢erného télesa a emituji infracervené zaieni. K prochazejicimu zéafeni se
mezihvézdna latka chovéd selektivné a rozborem miry rozptylu dle riizné vinové délky
muzeme urcit velikost zrnek prachu — zhruba odpovida vinové délce samotného zéfeni, tj.
fadu stovek nanometrd. Dle velikosti se pak jejich koncentrace pohybuje mezi 107 a 107
zrnek na m’.

Obecné tedy o sob€ mezihvézdny prach dava védét dvéma zplisoby: zeslabovanim zatfeni
hvézd a z€ervenanim jejich svétla.

2.4 Mezihvézdna extinkce

Mezihvézdnou latku mulzeme jednoduse pozorovat, podivame-li se pii dobrych
svételnych podminkach na pas Mlécné drahy, tedy spiSe na jeho tmavé oblasti. Prave to jsou
mista, kde prach a plyn brani prichodu zafeni hvézd lezicich za nimi. Tomuto zatemnéni
fikdme mezihvézdnd extinkce a jedna se v podstaté o proces rozptyleni a absorpce fotonti
zhvézd na casticich mezihvézdného prachu. To zplisobuje zménu hvézdného zareni jak
kvalitativni (zména zabarveni, tj. spektralniho sloZeni), tak kvantitativni (snizeni jasnosti). Je
tim tedy ovlivnéna relativni hvézdna velikost, coz musi byt zohlednéno pii vypoctech.
V rovnici modulu vzdalenosti pfidavame koeficient 4 reprezentujici miru zeslabeni vlivem
mezihvézdné extinkce v magnitudach, tj. pfirastek hvézdné velikosti. V daném vlnovém
rozsahu centrovaném na vinovou délku A tedy dostavame

m,=M,+5log,,d—5+4, (2.6)

kde m, a M, znali relativni, resp. absolutni hvézdnou velikost a d vzdalenost objektu
v parsecich. Pii vysoké extinkci se tak mlze pozorovand hvézda jevit jako neviditelnd a je
nutné pouzit jinych prostiedkd k jejimu pozorovani, napiiklad pouzit jinou oblast spektra,
nebot’ extinkce je silné zavisld na vlnové délce zafeni. V modré oblasti spektra je absorpce
vyrazné¢ vétsi nez v Cervené oblasti. Z toho duvodu dlouhovinné fotony prochazeji
mezihvézdnou latkou snadnéji a dand hvézda se jevi Cervenéjsi, nez ve skutecnosti je. Mira
pozorovaného z€ervenani zavisi na vyzatovaci charakteristice hvézdy, tj. na jeji teploté.
Zmény koeficientu 4 jsou pfiblizn¢ timérné obracené hodnoté vinové délky, coz znamena, ze
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absorbujici ¢astice jsou zhruba stejnych rozmérii jako vinové délky viditelného zareni.
Koeficient A zavisi na optické hloubce materidlu podél zorné piimky. Pokles intenzity
zateni prochdzejiciho plynem z optické hloubky 7, je dan rovnici

I (2.7)
L=, .
Iy
kde I, je intenzita zafeni bez ptfitomnosti mezihvézdné extinkce. Spojenim s rovnici
my—m, o:_2a510g10_A ) (2.8)
’ Iy
kde m; a m,jsou odpovidajici relativni hvézdné velikosti, dostdvame
m/\_m/\’o = _2,5 IOglo(e_T'\) = 2,5 T/\logloe = 1,086 T)\ ) (2.9)
4,=1,086T, . (2.10)

To udava zavislost zmény hvézdné velikosti zpisobené extinkci na optické hloubce. Jelikoz se
optickd hloubka méni s vinovou délkou, mize byt material zaroven opticky tlusty (ty > 1)
pro urcité vinové délky i opticky tenky (ty < 1) pro jiné. Optickd hloubka pfi prichodu zafeni
prostfedim je dana rovnici

s
TA:fnd(S')O'AdS' , (2.11)
0
kde na(s’) udavéa koncentraci prachovych zrnek, 0, jejich ucinny prifez a s drédhu, kterou
paprsek v daném prostiedi urazi. Pokud bereme prifez ¢astic ve sméru pozorovani
za konstantni, miizeme integral pfepsat na

=0, n,s"ds'=a, N, , (2.12)
0

kde N, zna&i celkovy pocet rozptylujicich &astic prachu v tenkém sloupci o zakladné 1 m?
a vysce s orientovaném ve sméru zorné piimky.

2.5 Mezihvézdné z¢ervenani

Ptedpokladejme, Ze prachové Castice jsou sférického tvaru o poloméru a a jejich geometricky
prifez se tedy da vyjadfit jako g, = . Pomér u¢inného a geometrického priifezu je poté tzv.
extinkéni koeficient Q,, zdvisejici na slozeni prachovych zrn:

2

0, = (2.13)

O¢

Pti prichodu svétla mezihvézdnou latkou o vinové délce fadové stejnych a vétSich rozméra
jako prachova zrna (A = a) plati

a 3

“u a
Qury, e (2.14) , (2.15)
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Pokud je vlnova délka mnohem vétsi v porovnani s a, A >> a, blizi se veliiny nule:
0,-0 , o0,—0 . (2.16) , (2.17)
Kdyz je naopak A << q, stava se z Q, konstanta, tj. je nezavislé na vinové délce,
O,=konst. | o,ca’ (2.18), (2.19)

Rozméry zrnek prachu se pohybuji v intervalu hodnot 100 nm — 1 pm a v optickém oboru
spektra je pak jejich U¢inny prifez nepifimo umérny pievracené hodnoté vinové délky
prochazejiciho svétla, mluvime o tzv. Mieové rozptylu,

api , AA~% . (2.20), (2.21)

Tento rozptyl diskutoval Gustav Mie roku 1908 a pro dlouhé vinové délky data koresponduji
sjeho teorii. U vlnovych délek kratSich nez B filtr vznikaji odchylky. Velmi vyrazné je
maximum intenzity (anglicky blue bump) v ultrafialové oblasti spektra na 2175 A, ktery
souvisi se slozenim prachovych &astic. S fotony o vlnovych délkach blizkych 2175 A totiz
siln¢ interaguje grafit a ackoli neni jasné, jak se atomy mezihvézdného uhliku uspotadavaji
do grafitové formy, je pravdépodobné, Ze tvoii podstatnou ¢ast zrn prachu.

Modré svétlo o kratSich vlnovych délkach je tedy vice rozptylovano nez cervené, takze
cervené projde mezihvézdnym mraénem snadnéji, tj. vice jeho fotonl je zachyceno
detektorem. Pii pozorovani hvézdy skrze mezihvézdny prach se pak hvézda zda cervenéjsi
neZz ve skute€nosti je. Rozptylené paprsky modrého svétla se odrazeji na ¢asticich mracna,
dokud ho v riznych smérech nakonec neopusti. To zpusobuje modré zbarveni reflexnich
mlhovin. Z4lezi téZ na uhlu pohledu, coz ilustruje obrazek 2.6. Pozorovateli v jedné piimce
s hvézdou a mezihvézdnym médiem se bude dana hvézda jevit Cervenéjsi. Pozorovateli kolmo
na osu hvézda-mezihvézdna latka se hvézda jevi bez z€ervenani a rozptylené kratsi vlnové
délky vidi jako modrou reflexni mlhovinu.

zafeni hvézdy

( ll"'. \\ / )
oblak ) § N 4\ 5
A | A\ modra
prachu G -—-_‘:// ) refl exe
l-\ ¥ /” \ /:"; -
o R
Y Y Y

Obrazek 2.6: Prachovy mrak rozptylujici a absorbujici fotony (ptevzato z [5])

Jelikoz je zCervenani barevny efekt, je mnohem Iépe méfitelné nez extinkce. Z miry
z€ervenani svétla mizeme odhadnout mnozstvi prachu v oblaku, kterym svétlo proslo. Jista
barva hvézdy souvisi s jeji spektralni tfidou, kterd mize byt urcena, i kdyz svétlo jevi
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z€ervenani, a to z ekvivalentni §itky spektralnich ¢ar. Rozdil mezi pozorovanou barvou
hvézdy a barvou ocekavanou dle jeji spektralni tiidy pak udava, kolik prachu lezi v zorné
pfimce mezi pozorovatelem a hvézdou.

2.6 Mezihvézdna polarizace

Elektromagnetické zateni hvézd zachycené detektory téz jevi urcitou miru polarizace, ackoli
hvézdy obecné¢ emituji zaifeni nepolarizované. NejvysSich hodnot dosahuje polarizace
u vzdalenych hvézd a hvézd leZicich blizko roviny Galaxie, kde se mezihvézdna latka vice
koncentruje. Smér kmitani polarizovaného svétla je pak obvykle téméf rovnobézny
s galaktickou rovinou. Z toho vyplyva zavislost absorpce castic na sméru kmitani.
Mezihvézdné ¢astice totiz nejsou sférické. Tvary protahlé v uréitém sméru absorbuji snadnéji
slozky zatfeni vibrujici ve sméru podél osy protazeni. Pokud jsou pak v néjaké oblasti osy
zrnek uspofadany — vlivem magnetického pole mezihvézdné latky, jsou jisté slozky zateni
absorbovany vice a jiné mén¢ a prochazejici paprsek je takto ¢astecné polarizovan, se smérem
kmitani kolmym k osdm zrnek. Situaci natoceni zrnek ilustruje obrazek 2.7, pfi€emzZ vlna
ilustruje prichod elektromagnetického zafeni a horizontalni Cary aproximuji podlouhlé
prachové castice. Osy protazeni ¢astic mivaji tendenci rotovat kolmo na smér magnetického
pole, nebot’ je tak potieba méné energie. Mira polarizace se obvykle pohybuje v jednotkach
procent a zavisi na vlnové délce prochazejiciho paprsku.

A

—l N LN

YN

Obrazek 2.7: Usporadani protahlych zrnek prachu mezihvézdné latky (zdroj [37])

2.7 Mlhoviny

Studium sviticich mracen se stalo diky moznosti piimého pozorovani a napadnosti Gtvari
dal§im smérem vyzkumu o hmot¢, jez neni vazana ve hvézdach. K rozvoji v této oblasti
vyznamné piispél plivodné pouze amatérsky astronom William Herschel, ktery za pomoci své
sestry Caroline systematicky mapoval no¢ni nebe. Objevil tak myriady novych objekti, mimo
jiné mlhovin, o jejichZz podstaté¢ pifemyslel jako jeden z prvnich. Na zdklad€ vizudlniho
pozorovani byl roku 1771 publikovan prvni seznam 45 nejjasnéjSich mlhovin, hvézdokup a
galaxii — Messieruv katalog. Posléze vySel Dreyeriiv New General Calatogue (r. 1888) se
7840 objekty a Index Catalogue (r. 1895) s dalSimi 5386 objekty, z nichz ale né¢kolik set bylo
pozdé&ji vyskrtnuto jakozto omyly riizného pivodu.

Mlhoviny, jak nazev napovid4, dostaly své pojmenovani podle svého mlhavého,
beztvarého vzezieni na obloze. Jednd se o oblaka mezihvézdné latky nehybna vici
hvézdnému pozadi. Jejich thlové velikosti dosahuji i mnoha c¢tvereCnich stupiiii, realné
rozméry se vét§inou pohybuji v fadech desitek pc. Nachazi-li se v sousedstvi mlhoviny jedna
¢i vice hvézd, dochazi k interakci hvézdného zafeni s okolnim plynem a prachem a hvézda tak
vyznamn¢ ovliviiuje vlastnosti a procesy v samotné mlhoviné. Obecné se dle toho dé€li na 2
skupiny:
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a) tmavé mlhoviny: v okoli se nevyskytuji zddné hvézdy, jejichZ zéateni by latku mlhoviny
zviditeliovalo

b) jasné mlhoviny: v okoli se nachdzi jedna ¢i vice hvézd, s jejichz zafenim mezihvézdna
latka interaguje a mlhovina se pak projevi v optickém oboru

Na teploté okolnich hvézd pak zavisi, zda mezihvézdny oblak zafi jako 'plyn' a ma emisni
spektrum (tzv. emisni mlhovina), ¢i jako 'prach' majici spojit¢ spektrum se slabymi
absorp&nimi &arami (reflexni mlhovina). Casté jsou velké rozdily v intenzitach riiznych ¢asti
jedné mlhoviny — sousedici temné 1 velmi jasné oblasti ¢i jasné oblasti protkané temnymi
vlakny. Jedna mlhovina také mize byt zaroven z ¢asti reflexni i emisni. Pod pojem mlhovina
zahrnujeme 1 jasnd oblaka individualné spojend s urcitou hvézdou, jejimz prostfednictvim
vznikla. Patfi sem naptiklad tzv. planetarni mlhoviny, které kolem hvézd formuji rozsahlé
plynové obalky ¢i mlhovinové mraky spojené se supernovami.

2.71  Temné mlhoviny

Pokud se v blizkosti mezihvézdného prachu a plynu nenachazi zddna hvézda, latka nesviti a
stava se tak temnym oblakem. Jeho existenci pak na obloze registrujeme jako tmavé plochy
bez zativych zdrojl, nebot’ tato mlhovina blokuje svétlo ptichazejici ze vzdalengjsich zdroji
promitajicich se vzhledem k Zemi v témZe sméru. Velikost absorpce je zavisla na sloZeni
latky. Uhlové rozméry temnych mlhovin se pohybuji od n&kolika vtefin po stovky &étvereénich
stupni. Ty nejmensi jdou nejzietelnéji pozorovat tam, kde se promitaji na jasné pozadi, tedy
naptiklad v pasu MIééné drahy nebo v popiedi jasné mlhoviny. Casty vyskyt v blizkosti
jasnych mlhovin znaéi, Ze temné mlhoviny jsou jednoduse jejich pokraCovanim v oblastech,
kde se jiz zafeni hvézd neprojevuje. Odhady vzdalenosti a rozméri temnych mlhovin se
provadéji scitanim hvézd na ctvrteCnim stupni v oblasti bez zatemnéni a oblasti obsahujici
temnou mlhovinu, tzv. Wolfovy diagramy.

V roce 1947 Bart Bok a Edith Reilly zaznamenali v souhvézdi Stfelce na pozadi
mlhoviny Laguna (M8, NGC 6523) drobné¢, jasné ohrani¢ené tmavé formace nepravidelného
¢i sférického tvaru. Nazvali je globule (z lat. globulus = kuli¢ka), nyni se oznacuji
po objeviteli jako Bokovy globule. V rozporu s ndzvem se vSak mnoho globuli vyrazné
odchyluje od sférické geometrie a mivaji tvar nepravidelny ¢i kometarni. Jejich uhlovy
prumér se pohybuje mezi 10" — 20", realné rozméry pak jsou typicky mezi (0,2 — 1) pc,
teplota T ~ 15 K, koncentrace n ~ 10° m™ a hmotnost M ~ (5 — 50) Ms. Jsou to tedy malé,
pomérn¢ izolované a jednodusSe strukturované neprtihledné molekularni mraky, jez casto
obsahuji 1 — 2 centra s formujicimi se hvézdami. Ptfi vzniku globuli z prachoplynného
materidlu hraje vyznamnou roli zafeni — na samotnou ¢astici by vyvijelo tlak stejny ze vSech
stran, vyslednice by tedy byla nulova. Ve skupiné¢ ovSem dochazi k ¢aste¢nému zastiiovani a
tlak zafeni z rliznych stran neni v souctu nulovy, diky ¢emuz se globule slucuji. V urcité fazi
nabude diilezitosti gravitacni sila, kolabujici utvary zvysuji svou teplotu a zahajuji nuklearni
reakce. Globule se tak stavaji poGate¢nim stupném procesu formovani hvézd. Casto se
nachézeji ve vlaknitych okrajich vétSich temnych komplexech mracen, hojné zastoupeni
miizeme najit v souhvézdi Stielce, Hadonose &i Stitu. Jelikoz jsou mnohem bliz a relativné

vvvvvv

ranych fazi vyvoje hvézd.
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2.7.2  Emisni mlhoviny

Emisni mlhoviny jsou nékterymi povazovany za jedny z nejichvatnéjSich objekti na nocni
obloze. Vlivem zéfeni blizké horké hvézdy (obvykle spektralni typ Bl az OS5) se okolni
prachové cCastice zahfivaji a posléze vyparuji, zbyly mezihvézdny plyn hvézda bohata
na kratkovinné UV zafeni rozzéii. Budici hvézda se miize jevit vizualné slaba, ale jeji UV
v optickém oboru zafit mnohokrat siln€ji nez samotna hvézda.

V emisnim spektru mlhovin mizeme identifikovat silnou Balmerovu sérii, na hranici
série pti A = 3646 A pak navazuje Casto jasné viditelné Balmerovo kontinuum. Kromé
vodikovych ¢ar se ve spektru vyskytuji dovolené emisni ¢ary neutrdlniho a ionizovaného helia
He I a He II, ionizovaného uhliku C II, C III, dusiku N III, ¢ary kysliku O Il a O III
v ultrafialové oblasti ¢i ¢ara vapniku Ca II. Ze zakazanych Ccar, které patii k tém
nejvyraznéj$im, jmenujme neutrdlni a ionizovany kyslik [O I] a [O III], dusik [N I] a [N II],
neon [Ne III], [Ne IV], [Ne V], siru [S II], chlor [CI III], argon [Ar III], [Ar IV], [Ar V],
draslik [K IV], [K V], [K VI], vapnik [Ca V] a zelezo [Fe V], [Fe VI]. Jmenovany kyslik
[O I11] na 5006,84 A a 4958,91 A je zodpovédny za asté zelené zbarveni emisnich mlhovin.

2.7.3  Reflexni mlhoviny

Znamym zastupcem jsou modré prachové hvézdokupy Plejad (M45). Tyto utvary jednoduse
zati diky rozptylu svétla okolnich hvézd na prachovych ¢asticich mlhoviny, jejichz mira
odrazivosti je vysokd. Nemaji vlastni zativy zdroj, jsou to transforméatory energie z hvézd a
jejich zaf tedy slabne s rostouci vzdalenosti od svitici hvézdy, obvykle spektralniho typu B0 a
chladnéjsi. Souvisejici hvézda kazdopadné nestaci svym zafenim odpafit dostatecné mnozstvi
prachu a nevysild dostatecné mnozstvi kratkovinného zareni, tj. neni schopna iniciovat
dostatecnou ionizaci v okolnim mracnu. Spektrum reflexnich mlhovin je tedy reprodukci
spektra hvézdy budici zéfeni, tj. spojité spektrum s absorpénimi ¢arami. Vlivem rozptylu ale
nebyvaji barvy reflexnich mlhovin totoZzné¢ s barvami ozafujicich hvézd, vétSinou jsou
mlhoviny modfejsi, naptiklad mlhovina Maia (NGC 1432) u stejnojmenné¢ho modrého obra
z Plejad. Barevna podobnost ukazuje na rozptyl na ¢asticich vétSich nez molekuly, nebot’
rozptyl na molekulach je siln€¢ zavisly na vinové délce a rozptyl na atomech by vyzadoval
mnohem vétSich hustot latky. Méfeni polarizaénimi filtry ukazuje, Ze tyto prachové castice
jsou nepravidelného tvaru, protdhnuty a setazeny vlivem pulsobeni slabého mezihvézdného
magnetického pole. Reflexni mlhoviny v Galaxii jsou rovnomérné rozloZzeny podél jeji roviny,
jelikoZ jsou spojeny s nejmladsi generaci hvézd, populace I, koncentrujici se ke galaktické
roving (viz obrazek 2.8).

galakticka sirka [°]

galakticka délka [°]
Obrazek 2.8: Distribuce reflexnich mlhovin (pfevzato z [34])
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2.7.4  Zdroj zateni difusnich mlhovin

Edwin Hubble roku 1922 [20] odvodil vztah mezi zafenim jasnych mlhovin a zafenim jejich
hvézdnych sousedii. Zjistil, ze prakticky s kazdou mlhovinou je spojena hvézda zodpovédna
za zafeni mlhoviny. Vyjdéme ze vzorce

Jo=Crq E, (2.22)

kde J, znac¢i povrchovou jasnost ve vzdalenosti 7, od hvézdy, Ej jeji intenzitu zafeni a C
koeficient imérnosti zavisly na hustoté mlhoviny. Predpokladd se pfi tom zjednodusujici
model, kdy je hvézda ponofena ve stfedu mlhoviny, jez sama zaii pouze v disledku
pritomnosti hvézdy. Intenzita zafeni jednotkové plochy mlhoviny je pak nepifimo umérna
druhé mocniné vzdalenosti od hvézdy, je-li absorpce svétla mlhovinou povazovana za
zanedbatelnou vzhledem k malé hustot¢ mlhovinového materidlu. Stanovime-li mezni
povrchovou jasnost detekovatelnou vizudlnim pozorovanim jakozto K, bude ry mezni vizualni
polomér mlhoviny. Pokud je R vzdalenost od Zem¢, plati pro thlovy polomér mlhoviny:

o
= (2.23)
Prepiseme-li rovnici (2.22) za pouziti (2.23) a Pogsonovy rovnice, dostaneme
E, Jo_K
—  =——=—=K"
@R C C , (2.24)
0 2 '
ik K (2.25)
£
_ R _ 2 (2.26)
m =-25log,,— = —2,5log,,(«" K') + konst *
Jo
m+5log,, & = konst (2.27)

Hubble proméfil rozméry 82 mlhovin a jasnosti souvisejicich hvézd a vynesl jejich zdvislost
do grafu (obrazek 2.9), jehoz daty prolozil pfimku. Dostal tak rovnici ve tvaru

m+49log, &= 11,02 0,10 (2.28)

2

v porovnani s teoreticky vypocitanou hodnotou

m+5log,,& = 10,63 + 0,30 . (2.29)

Tato korespondence mezi zafenim blizké hvézdy a rozméry okolni mlhoviny plati pro emisni i
reflexni mlhoviny. Hodnota koeficientu C v rovnici (2.22) musi byt pro kazdy typ jina, nebot’
u reflexnich dochazi pouze k rozptylu zafeni, ale u emisnich navic k excitaci atomi UV
zéafenim, jez neni zahrnuto v hodnot¢ vizudlni hvézdné velikosti m.
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Obrazek 2.9: Zavislost vizualni hvézdné velikosti na thlovém poloméru mlhoviny. Plna ¢ara
reprezentuje rovnici 2.28, prerusovana cara posunuta o 0,98 doprava znaci limitni hodnoty

za predpokladu ndhodné distribuce smért hvézda — mlhovina (zdroj [20])

2.7.5  Planetarni mlhoviny

Prvni pozorované planetdrni mlhoviny se jevili astronomiim podobné planetdm, z cehoz
vznikl jejich mirn€ zavadéjici ndzev a kromé néj nemaji spolu jiz nic spoleéného. Mivaji
soumérné sférické ¢i eliptické tvary, Casto s prstencovou strukturou, doprovazené centralni
horkou hvézdou, jeZ je zdrojem budicim jejich zafeni. Cim je teplota této hvézdy vyssi, tim
siln€ji excituje mlhovinu. U planetarnich mlhovin se jedna o uGstfedni hvézdy spektralnich
typt O a ranéjsich (Wolf-Rayetovy hvézdy). Z divodu vysokych teplot maximum vyzarovani
takové hvézdy leZi v ultrafialové oblasti spektra a v optické oblasti se projevuje mnohem
méng. Diky mocné excitaci mlhovinového materidlu UV zafenim hvézdy pak mlhovina zaii
40 az 50krat jasnéji nez dana centralni hvézda, ktera navic byva samotnou mlhovinou stinéna.
Ackoli planetarni mlhoviny jevi prstencovou strukturu, je hmota uspofaddna ve slupkach
okolo malo hmotné hvézdy, jez se nachdzi v pozdnim stadiu prerodu na bilého trpaslika. Jeji
obvyklé charakteristiky jsou: M ~ 0,6 Ms, Ter~ (3 - 10° — 2 - 10°) K, L ~ 10° — 10* Ls.

V soucasnosti vSeobecné piijimany scénaf formace a dynamiky planetarnich mlhovin,
tzv. model interagujicitho hvézdného vétru (Kwok, Purton a Fitzgerald [27]), pfedpoklada
existenci vétru z centralni hvézdy o rychlosti (1000 — 4000) km - s a ztraté hmoty 107 Ms
ro¢né. Vitr se pii postupu prostorem srazi s dalSim vétrem, pochazejicim z ptedchozi faze
hvézdy — Cerveného obra s nejvétsi pravdépodobnosti z asymptotické vétve obrli. Tento husty
vitr o expanzni rychlosti 10 km - s a ro¢ni ztratou hmoty 10 Ms je tedy star$i a pomalejsi,
coz vede ke srdzce s vétrem mlad$im, fidSim a rychlej§im. Misto jejich setkani pak
pozorujeme jako planetarni mlhovinu. Ta tedy obsahuje jak materidl vyvrzeny Cervenym
obrem, tak material rychlého vétru. Uspofadani ilustruje obrazek 2.10. Povazujeme-li
rychlosti za konstantni, hustota v oblastech obou vétri klesd se Ctvercem vzdalenosti,
ve slupce mlhoviny se hustota neméni a rychlost je zhruba 40 km - s, Slupka je zarovef
ionizovana centralni hvézdou a rovnovaha mezi fotoioniza¢nimi a rekombinac¢nimi procesy
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vede k vyrazné emisi Hq. Vzhledem k nizkym hustotdm mizeme pozorovat i zakdzané Cary
jako [O1III] na 5007 A. Samotné obalky maji sloZitou strukturu a méfeni Dopplerovych
posuntl ve spektrech ukazuji na nepravidelné pohyby a turbulence materidlu. Teploty obalek
jsou typické teplotam fotoionizovanych mlhovin, ~ 10* K, hmotnosti ~ 0,1Ms, tloustky
0,01 pc, koncentrace &astic byvaji (10°— 10'°) atomi - m>. Rozméry planetarnich mlhovin
na obloze se pohybuji mezi 1" a 10", readlné praméry jsou (0,01 — 5) pc. Lze je nalézt po celém
prostoru Galaxie, vzdalenéjsi jevi koncentraci ke galaktickému jadru. Obecné je spektrum
planetarnich mlhovin emisni, tj. s emisnimi ¢arami, Casté je zastoupeni vodiku, helia a
zminénych zakazanych c¢ar ionizovaného kysliku, které davaji mlhovinovym oblakiim
nazelenaly nadech.

materidl vyvrieny
éervenym obrem

centralni hvézda

10 - 20
km/s

planetarni mlhovina

Obrazek 2.10: Model planetarni mlhoviny okolo centralni hvézdy (zdroj [28])

2.7.6  Zbytky supernov

Specidlni druh mlhovin tvofi materidl vyvrzeny béhem exploze supernov, tzv. SNR
(Supernova Remnants). Centralni hvézda vybuchem zanikd nebo po explozi a odvrzeni
materialu pokracuje v zivot¢ ve form¢ neutronové hvézdy ¢i jako Cernd dira. Odtrhnuty plyn
s rychlosti nékolik tisic km - s se rozpina a srazi se s okolnim plynem za vzniku razové viny,
jez nasledn¢ zpusobi ohrati latky na miliony Kelvini. Mlhoviny zafi i tzv. synchrotronovym
zafenim zplsobenym elektrony urychlenymi na rychlosti blizké rychlosti svétla, jez krouZzi
po spiradlovitych trajektoriich magnetického pole mlhoviny za soucasné emise fotond.
Spektrum té€chto Utvardi je emisni a jejich charakter zavisi na stafi plivodni supernovy a
hustoté mezihvézdného plynného materidlu. Piedstaviteli jsou napiiklad Krabi mlhovina (M1,
NGC 1952) v Bykovi ¢i Smycka v Labuti (NGC 6960/95)

2.7.7 Proces zareni mlhovin

Mihoviny samy o sobé& nezaii ve viditelném oboru a je tfeba néjakého blizkého zdroje jakozto
pivodce fotonl interagujicich s mlhovinovym materidlem. K fotoionizaci atomd, tedy
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ionizaci elektromagnetickym zafenim, je potieba fotonl o jist¢ minimalni energii, tj. o vinové
délce kratsi, nez ma hranice urcité spektralni fady ¢ar daného atomu. U vodiku je to hranice
Lymanovy fady o hodnoté A = 91,2 nm a mensi, coz spada do ultrafialového oboru spektra.
Samotny proces spoc¢iva v odtrzeni valen¢niho elektronu z atomu, jenz se zpravidla nachazi
v zékladnim stavu, a energie nevyuZita pro ioniza¢ni proces se preméni v kinetickou energii
odtrhnutych elektront. Takto vznikd kladny iont, ktery se posléze poji zpé€t dohromady
s odtrzenymi volnymi elektrony, tj. rekombinuje. Piejdou-li opétovné zachycené elektrony
zpatky do zékladniho stavu, je proces doprovazen vyzafenim kratkovlnnych fotoni a ionizace
se mize opakovat. Tento jev nazyvame fluorescenci.

Zachyti-1i se ovSem elektron na nékteré z vysSich energetickych hladin, vydrzi zde dobu
zivotnosti stavu (stamiliontiny sekundy). Excitovat na vySsi hladinu by ho mohlo dlouhovinné
zéfeni, kterého ovSem hvézda mnoho nevyzaiuje a ve vzdalenosti mlhoviny jiZ navic stiedni
intenzita zafeni notn¢ klesa. Z diivodu malé koncentrace ¢astic nelze pocitat ani se srdzkovou
deexcitaci. Elektron proto sam posléze sestoupi na nizsi hladinu za emise odpovidajiciho
zéateni. Tento zplsob tvorby fotonl se nazyva rekombinacni zafeni a jeho nejsiln€jsi projev
muizeme pozorovat v Lymanové ¢afe L, (A = 121,6 nm), nebot’ se v ni kaskadovité seskoky
preménuji (naptiklad misto seskoku z tieti hladiny na prvni dojde k rozdéleni na seskok
3 —2(Hy) a2 — 1 (Ly). Rekombinaéni zafeni mize znovu excitovat ¢i ionizovat atomy, coz
prispiva k celkovému zafeni mlhoviny. Samotné fotoionizaci odtrzené elektrony maji tim
vEtsi energii, potazmo rychlost, ¢im vétsi energii maji iniciujici fotony, tj. ¢im vyssi je teplota
ionizujici hvézdy. Volné elektrony se srdzeji s atomy, dokud nemaji adekvatni rychlost
k vybuzovani dalSich ¢astic.

Se stoupajicim Cislem ionizace prvku je potieba veétsi energie k odtrzeni elektronu
z atomu. Napftiklad tedy neutralni helium je ionizovano fotony o A = 50,4 nm, na jednou
ionizované helium uz je potieba 22,8 nm. Jelikoz se kratkovinné zareni upotiebi na ionizaci
ve vrstvach mlhoviny blizkych hvézd€, do vzdalenéjSich oblasti ho mnoho nepronikne a
vznikaji tam tak ionty s mensim stupném ionizace. Tento trend se pak naptiklad
v planetarnich mlhovinach projevuje jako vrstveni ioniza¢nich slupek okolo centralniho
zdroje zateni.

V ttrobach mlhoviny dochézi jest¢ k jednomu druhu procesu. Pfedchozimi metodami
vznikd mimo jiné jednou ionizované helium He II, jehoz ¢ara mé vin. délku 30,3779 nm
blizkou vln. délce iontu kysliku O III, A = 30, 3799 nm. Rozdil v délkach, AA = 0,002 nm, se
vyrovna tepelnymi pohyby castic a kyslikovy iont pohlti zafeni iontu helia a vybudi se
na vys$i energeticky stav. Pfi nésledné kaskadovité deexcitaci elektronti na nizsi hladiny
vzniké zafeni o vlnové délce odpovidajici rozdilti energii hladin. Cést t&chto fotoni ma opét
vlnovou délku blizkou jinym iontim, v tomto ptipadé dusiku N III, ktery je absorbuje, coz
opét vede k jeho fluorescenci. Cary takovychto iontd pak vykazuji mnohem vétsi intenzitu
neZ ¢ary vzniklé rekombinaci ionti.

Vyse popsanymi pochody vznikaji nejen ¢ary dovolené. Pti vzniku zakdzanych ¢ar volné
elektrony vyrazené fotoionizaci z atomu nabuzuji srazkami okolni ionty a atomy. Kineticka
energie téchto elektronli vSak staci pouze k sraZkové excitaci na energetické hladiny blizké
hladin¢ zékladni. Atomy se tak dostavaji do tzv. metastabilniho stavu, z néjz posléze sestupuji
do zdkladniho za soucasné emise fotont produkujicich zminéné zakdzané Cary. Metastabilni
stavy jsou hojn€ obsazeny a ke vzniku zakizanych ar pak typicky sta¢i pomérné malé
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mnozstvi daného prvku. Proto nelze ze sily car ve spektru pfimo odhadovat obsah
odpovidajiciho prvku v mlhoving.

Samotna hvézda spektralniho typu O muiiZze ionizovat atomy az do vzdalenosti 100 pc,
hvézda typu B5 zhruba 25 pc. Poloméry takovychto slupek (Stromgrenovych sfér) zavisi i
na hustoté okolniho materidlu. Neékteré mlhoviny vykazuji téZ silnou luminozitu na okrajich,
coz je zpusobeno srazkami mezihvézdnych mracen. V misté srazky dochazi ke stlaceni, ohtati
a vypareni ¢astic prachu, plyn se uvolni a zafi.
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Kapitola 3

Hvézda HD 37776 a mlhovina IC 432

V roce 1947 Viktor Ambartsumian objevil hvézdné asociace, jez popsal jako velmi mlada
seskupeni hvézd, ktera se jesté nevzdalila z mista svého vzniku. Z toho vyplyva, ze hvézdy se
nerodi osamocené, ale ve skupiniach. Skupiny hvézd, v nichZ ptevazuji hvézdy hlavni
posloupnosti spektralniho typu O a B jsou pak nazyvany OB asociace. Studium jejich
rychlosti a hmotnosti vede k zavérim, ze tyto shluky nemohou zistat gravitatné vazany
natrvalo. Clenstvi v hvézdokupé ¢&i asociaci se ovéfuje riiznymi zpiisoby. Tradi¢né se vynese
zéavislost barevného indexu na hvézdné velikosti. Hvézdy, které lezi priliS daleko nad ¢i
pod hlavni posloupnosti souboru, jsou pak jakozto clenové uskupeni vytazeny. Prikaznou
metodu téz predstavuje porovndni nameéfenych paralax a vlastnich pohybil ¢lenli
s prumérnymi hodnotami v asociaci. Pro blizké objekty pfinesly vyrazné zptesnéni vysledky
ziskané druzici Hipparchos. Samotna hvézda HD 37776 je ¢lenkou tzv. Ori OB1b asociace,
s jejimiz parametry je paralaxa hvézdy, vlastni pohyb a pozice HD 37776 v HR diagramu
ve shodé¢.
V této kapitole jsem Cerpala predevsim ze zdroju [13], [14], [29], [32], [36], [44].

3.1 Komplex v Orionu

V souhvézdi Orionu najdeme jedno z nejjasnéjSich a nejosidlenéjsSich seskupeni hvézd raného
typu v nasi blizkosti. Diky vhodné pozici (vzdalenost 450 pc, galakticka Sitka b = -16°)
s nizkou absorpci popiedi a s mnozstvim hvézd typu O a B tvofi oblast souhvézdi Orionu
jeden ze zékladnich kamend studia formovani a vyvoje hvézd, charakteristik hvézd raného
typu ¢i interakce horkych hvézd, plynu a prachu. Orioniiv komplex se skladd z mnozstvi
molekulovych mracen, H II oblasti, mlhovin, hvézd a hvézdnych asociaci. Obii molekulové
mracno v Orionu zacentrované zhruba na Mlhovinu v Orionu (M 42) je slozeno ze 2 dobie
odlisitelnych mracen, zndmych jako Orion A (29 deg’, M ~ 10° Ms,) a Orion B (19 deg?,
M ~ 0,8 - 10° Ms). Orion A pak dale obsahuje dalsi ¢asti jako molekulova mra¢na OMC-1,
OMC-2, OMC-3 (z angli¢tiny Orion Molecular Cloud) ¢i NGC 1977, Orion B obsahuje
naptiklad mlhovinu Plaminek NGC 2024 ¢i NGC 2023. Uvniti téchto mracen existuji husté
struktury horkého plynu a prachu, kde se koncentruje tvorba hvézd. MnoZstvi téchto oblasti je
pozorovano pouze diky emisi v rddiovém a IR spektralnim oboru.

V Orionu nalézdme mnoho oblasti osvétlenych hvézdami asociace OB1. Mohutné
hvézdné vétry téchto mladych hvézd spolu s rdzovymi vlnami explodujicich supernov
produkuji obrovské expandujici obalky plynu, zvané téz superbubliny (anglicky
superbubbles). Uvniti téchto Utvard se nalézaji dutiny vyplnéné horkym vodikovym plynem
ionizovanym okolnimi hvézdami. Komplex molekulovych mrac¢en v Orionu je obklopen
takovouto  expandujici superbublinou molekulového plynu, nazyvanou bublina
Orion-Eridanus, jelikoz se s rozméry (120 x 300) pc rozpina pies tyto 2 souhvézdi. Na jeji
vychodni hranici pak miZzeme nalézt Gtvar znamy jako Barnardova smycka. Jedna se zhruba
0 14 deg® rozsahlou oblast emise H, kolem Orionova pasu a mece, jejiz ptvod se pripisuje
fad¢ vybuchil supernov pied 2 az 3 miliony let a kterd je osvétlovana hvézdami Orionovy
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OBI asociace. Samotna asociace OB1 obsahuje kolem 50 obrl spektralnich tfid v intervalu
06 az B2 a nékolik tisic méné hmotnych hvézd, véetné teprve se rodicich protohvézd. Délime
ji na Ctyfi podskupiny a, b, ¢, d, jejichZ stafi se pohybuje v rozpéti (10° — 107) let a vzdalenosti
(300 —500) pc. Nejstarsi jsou asociace OBla (severovychodné od Orionova pasu) a OBlb
(oblast Orionova pasu). V soucasnosti jiz téméf postradaji okolni mezihvézdny plyn a lezi
ve vétsi vzdalenosti od molekulovych mracen, neZz mladsi podskupiny OB1c (oblast Orionova
mece) a OB1d (oblast kolem M42 a M43). V ramci Ori OB1b asociace kolem Orionova pasu
nalezneme 3 zndmé jasné hvézdy — Alnitak (£ Ori), Alnilam (¢ Ori), Mintaka (6 Ori) . Ackoli
se na obloze promitaji vedle sebe do tady, vyzkumy ukazuji na razné stari, vzdalenosti i
radidlni rychlosti. Nejvzdalen¢jsi a nejmladsi z nich je Alnitak a okolni oblast, v niz
se nachazi mlhovina Konska hlava, mlhovina Plaminek ¢i H II oblast IC 434. Mizeme zde
také nalézt hvézdokupu 0 Orionis — vyznacny region s nejvetsi hustotou hvézd v asociaci a
téZ velmi zajimavou oblast pro studium a porozumeéni formaci hvézd, hnédych trpaslikli a
zvlasté pak izolovanych objektl planetarnich hmotnosti. Rozséhlou fotometrickou studii celé
oblasti OB1 provedli v letech 1977 — 1978 Warren & Hesser [49], rozdélujici OB1b na 3 ¢asti
od zapadu k vychodu z divodu zvySujici se vzdalenosti.

Na obrazku 3.1 je znazornéni oblasti komplexu molekulovych mracen v Orionu z méfeni
intenzity emise CO. Jsou zde vidét ¢asti uskupeni Orion A a Orion B, k nim jsou pfidruzeny
dalsi ¢asti jako severni a jizni filament, mra¢no v Jednorozci Mon R2 ¢i Barnardova smycka.
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Obrazek 3.1: Schéma komplexu molekulovych mracen v Orionu, tecky oznacuji mista maxim
emise CO, ¢erné obrysy zna¢i hodnotu intenzity integrované pies rychlost 1,28 K - km - s™.
Sedy oblouk naznaéuje rozsah UV emise z Barnardovy smy¢ky, éerchovana ¢ara pak ilustruje
rozsah prstence mracen kolem hvézdy A Ori. Pfiblizné rozméry 850 deg” (pfevzato z [32]).
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3.2 Hvézda HD 37776

Asi 10 % hvézd hlavni posloupnosti spektralnich tfid A a B vykazuje ve svych spektrech
znamky chemickych anomalii. Za pfi¢inou odlisné abundance prvki v atmosférach téchto tzv.
chemicky pekulidrnich hvézd zfejmé stoji separace prvkil v dasledku zéafivé difuze spojena
s procesy ztraty hmoty, konvekce a turbulence. Proménnost svételné kiivky je poté zptisobena
zménou zativého toku vlivem rotace rtznych skvrn na povrchu hvézdy. Heliové silné
proménné hvézdy tvoii skupinu hvézd hlavni posloupnosti spektralnich ttid B1V az B3V, jez
vykazuji zvysenou abundanci helia vzhledem k jejich efektivni teploté, spektralni variabilitu a
silné magnetické pole. Hvézda HD 37776 zndma téz pod oznaCenim V* V901 Ori (GCVS)
a HIP 26742 patii mezi proménné magnetické chemicky pekuliarni hvézdy s vyraznymi
carami helia ve spektru. Tabulka 3.1 shrnuje jeji zdkladni charakteristiky.

rektascenze O 5" 40™ 56,37044°
deklinace 0 -01° 30' 25,8553"
galakticka délka 1 206,073
galakticka Sitka b -16,3420°
paralaxa Tt (3,03 £0,55) mas
spektralni typ B2IV
hv. velikost my 5,97 mag
hv. velikost mg 6,84 mag
hv. velikost my 6,98 mag
hv. velikost m; 7,287 + 0,027 mag
hv. velikost my 7,424 + 0,040 mag
hv. velikost mx 7,415 + 0,024 mag
log g" 4
log Tc” 4,369
log L/Ls? 3,54
M/Mg? 8,80 + 0,40
R/Rs ? 3,6
frakéni vek*? 0,11 0,04
B? (5-30) kG
i¥ 45°
radialni rychlost vy, ¥ (33,1 £0,9) km - s
vlastni pohyb v rektascenzi vg (3,21 £ 0,67) mas/rok
vlastni pohyb v deklinaci vp (1,76 £ 0,31) mas/rok

Tabulka 3.1: Zékladni charakteristiky HD 37776 (zdroj [e5])

" frakéni vék — uplynulé ¢ast Zivota hvézdy na hlavni posloupnosti mezi ZAMS a TAMS
Y Groote a Kaufmann [15] * Kochukhov a kol. [23]  ® Mikulasek a kol. [36]
? Landstreet a kol. [29] Y Khokhlova a kol. [22]
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Heliovou proménnost HD 37776 objevil v roce 1976 Nissen [38], Pedersen a Thomsen
[41] a Pedersen [40] nalezli periodu proménnosti sily &ary helia Hel 4026 A
(1,5385 £ 0,0003) dni, coz reprezentuje i proménnost magnetického pole [4]. MikulaSek a
kol. [36] odhalili rast periody (17,7 = 0,7) s za poslednich 31 let, coz prisoudili brzdéni
hvézdné rotace v dusledku ztraty hybnosti. Thompson a Landstreet [45] pro vysvétleni
vzhledu kiivky proménnosti magnetické indukce (obrazek 3.2) navrhli model
kvadrupolarniho magnetického pole, coz fadi hvézdu HD 37776 k ojedinélym exemplaiim
mezi zndmymi magnetickymi proménnymi hvézdami, jejichz magnetické kiivky vykazuji
priblizn¢ sinusoidovy tvar. Slozitosti magnetického pole hvézdy se zabyval i Kochukhov a
kol. [23], jenz vytvofil osové nesoumérny model pole a distribuci He v povrchovych vrstvach
hvézdy (viz obrazek 3.3). Hvézda HD 37776 vykazuje proménnost i v dalSich prvcich, jako je
uhlik, kfemik [44], vodik a hot¢ik [48]. Chemické anomalie u prvkil této tfidy hvézd nejsou
ni¢im vyjimec¢né, projevuji se 1 u dalSich prvka jako je uhlik ¢i kyslik.
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Obrazek 3.2: a) svételnd kiivka v Stromgrenové filtru y, b) proménnost magnetické indukce,
c¢) proménnost ¢ary He I (zdroj [45])

p=0.20

B (kG)

(b)

Obrazek 3.3: a) Rozlozeni intenzity mag. pole s izoliniemi po 5 kG b) Orientace magnetic-
kych indukénich ¢ar, svétlé sméfuji vné, tmavé dovnitt ¢) povrchové rozlozeni abundance He

vzhledem k slune¢nim hodnotam, izolinie po 0,5 ve $kale logo; ¢ znaci fazi (zdroj [23])
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Hvézda HD 37776 se na snimcich jevi obalena sviticim mra¢nem, oznacenym jako
mlhovina IC 432. Predpokladame, Ze dochazi k interakci zafeni hvézdy s prachoplynnym
materidlem, jednak jako rozptyl zéfeni na Casticich prachu a téZ jako ionizace, kdy atomy
mezihvézdné latky absorbuji UV zafeni hvézdy a prevyzaii ho ve viditelném oboru spektra,
viz 2.7.7 Proces zéateni mlhovin. Zda-li hvézda vyzaiuje dostate¢né mnozstvi UV zafeni je
zkoumano v praktické ¢asti diplomové prace.

3.3 IC 432

Fialovomodra reflexni mlhovina IC 432 se nalézd v souhvézdi Orionu pobliz hvézdy
Orionova pasu £ Ori, znamé jako Alnitak. Mimo oznaceni z Index Catalogue ji mizZeme najit
pod jmény CB 55m (Cederblad), DG 74 (Dorschner+Gurtler), LBN 946 (Lynds, Bright
Nebula) ¢i GN 05.38.4.02 (Atlas of Galactic Nebulae). Na obrazku 3.4 je pak snimek oblasti
vokoli {Ori s mnozstvim mlhovin riznych druhfi, jako emisni mlhovinou Plaminek
(NGC 2024), emisni IC 435, reflexni NGC 2023 a temnou mlhovinou Koniska hlava (Barnard
33) v poptedi emisni mlhoviny IC 434. Ty vSechny jsou soucasti obrovského molekulového
mraku, Orionova komplexu, tdhnouciho se pies celé souhvézdi Orionu. Na nékteré mlhoviny
je mozné nahliZet jako cleny paru, vzajemné propojeného sviticimi vlakny ¢i temnymi kanaly.
Dvojice mlhovin IC 432-431 a NG 2023-IC 435 jsou umistény symetricky vzhledem
k NGC 2024. Mlhoviny IC 432 a NGC 2023 jsou ob&¢ umistény jakoby v prodlouzeni
ustfedniho tmavého kanalu rozdé€lujiciho mlhovinu NGC 2024 na poloviny, pfiblizn€ 26' od
jejiho geometrického centra. VSechny tyto mlhoviny spolu s IC 434 zfejmé tvoti jeden celek.
Jsou ponoteny do slabého emisniho pozadi a je mozné, Zze pfinejmensim jejich okrajové
oblasti jsou nasviceny ze strany hvézdou o Ori a veleobry Orionova pasu, v prvni fadé ¢ Ori.
Tabulka 3.3 shrnuje zakladni soufadnice mlhoviny IC 432, Sipka na obrazku 3.5. pak ilustruje
pozici IC 432 v Galaxii spole¢né s distribuci reflexnich mlhovin.

' : 3 4 :'-

IC 431 Zeta Orionis .-

" ' Ay
Ic 432

N 5
s . & 4 & -
B " .
. .

B 33, I:{or_']ské hlax_ra

NGC 2023

. '.
IC 435 -

Obrazek 3.4: Rozli¢né druhy mlhovin v oblasti souhvézdi Orion (pievzato z [06])
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rektascenze O 5" 40m 57
deklinace -01° 30" 31"
galakticka délka | 206,075
galakticka sitka b -16,34

Tabulka 3.3: Soutadnice IC 432 (zdroj [e5], [34])

galakticka sirka [°]

a0
galakticka délka [°]

Obrazek 3.5: Poloha IC 432 v Galaxii , interval os 30° (pievzato z [34])

Jelikoz predpokladame, Ze je mlhovina uzce sprazena s blizkou hvézdou HD 37776,
povazujeme vzdalenost hvézdy za piibliznou vzdalenost mlhoviny, tj. (330 + 60) pc [e5].
Lynds [31] uvadi primér jasné mlhoviny 10', plochu 0,021 deg” a celého mraku 5,98 deg’.
Bernes [2] dle Palomarské prohlidky oblohy (NGS-POSS) uvadi primér jasné mlhoviny 7' a
celkové rozméry temného mraku 240' x 120', tj. 6,28 deg® pii aproximaci tvaru na elipsu.
Clanek od Rubin a kol. [43] obsahuje hodnotu absolutni hvézdné velikosti v modré barvé Mg
s odvolanim na ¢lanek Kraan-Kortewega a Tammanna [26], v ném se ale jedna o mlhovinu
IC 342. Informace ze zdroje [43] jsou tedy brany jako irelevantni. Glushkov a kol. [13], [14]
uIC 432 pozorovali pomérné sférickou Stromgrenovu sféru 6' x 8'. Konkrétni hodnoty
poloméru z vysky spektralnich ¢ar vysly rs = 0,4 pc, teoreticky polomér pak rs"= 0,3 pc.
Hodnota elektronové teploty mu vysla T. 8000K, coz je vyssi hodnota, nez je bézné pro tento
typ mlhovin (5000 — 7500 K). To mlze byt zpisobeno vétsim obsahem dusiku, nebot’ pomér
(NII)/(SIT) pro IC 432 vychazi o néco vyssi, nez u jinych mlhovin. Absolutni intenzity,

koncentrace prvki a jejich poméry uvedené Glushkovem [79] shrnuji tabulky 3.4 a 3.5:

I(Hy) I(H,,65634) I(S1I,6717 4)
[erg - cm?] I(N1I,6584 4) 1(S1I,6731 4)
2,0-10° 3,9 1,30 £ 0,05

Tabulka 3.4: Intenzita ¢ary Hq, poméry intenzit [14]

n,(NII)
n(N1)

za uziti n{(Hy)

n,(NII)

m za uziti ng(S II)

0,75

0,3

Tabulka 3.5: Koncentrace prvkl, poméry prvki [zdroj 14]
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Hodnoty n.(Hq) a n(S II) vykazuji velky rozdil oproti hodnotdm ziskanym pro podobné
mlhoviny. To miiZe byt zpisobeno tim, Ze IC 432 v Cervené oblasti vypada velmi homogenné
a hodnota n.(Hy) pomérné dobie odpovidd pozorované hodnoté rs = 0,4 pc pro hvézdu typu
B2. Pro Ced 44, strukturou v cervené oblasti nejvic blizké k IC 432, neni Zadny rozdil
v hodnotach n.(Hy) a n(S II). K detailné¢jSimu rozboru odchylek je tfeba dalSich méfeni.
Mozné je zdanlivd homogenita IC 432 v ¢ervenych paprscich vysledkem dodate¢né ionizace
vn¢jSich oblasti mlhoviny blizkymi hvézdami & Ori a 0 Ori, kdezto hustS$i a nehomogenni
vnitini oblasti jsou zatizené silnou absorpci. V ¢aie Hy (obrdzek 3.6) vykazuje mlhovina
zhruba sféricky tvar s homogennim rozlozenim latky. Oproti tomu v modré oblasti spektra,
hlavné ve vychodni hemisféfe mlhoviny, pozorujeme tvar asymetricky s viditelnymi vldkny

(obrazek 3.7), kterd na snimcich v Cervené barvé mizi. Pro ilustraci je uveden i snimek v IR
(obréazek 3.8).

Obrazek 3.6, 3.7, 3.8: Snimek mlhoviny v H,, v modré a v IR oblasti spektra. V modré¢ barveé
je dobfe vidét dvé vzajemné paralelni vldkna, rozmisténa na jedné strané od jadra, kolma

k sméru od jadra k zilam (zdroj [e1])

Ve spektrech mlhovin spojenych s hvézdami spektralniho typu B1 — B2 se vyskytuji emisni
cary Hq, [NII], [SII], jez jsou vysledkem zafeni vlastnich hvézd. Mlhoviny jsou vice vyrazné
na snimcich v modré barvé ve srovnani s ¢ervenou. To znamena, ze zari hlavné kvuli zareni
rozptylenému na ¢asticich prachu, jelikoz v modré ¢asti spektra nejsou dost vyrazné emisni
cary. Z toho vyplyva, Ze ¢im je spojité spektrum silné€jsi, tim mensi je jas Balmerovych car
Hg, Hy atd. Mnozstvi prachu ovliviiuje i elektronové teploty mlhovin, tj. zplsobuje jejich
ochlazeni. Spektrum IC 432 v modré barve je spojité, coz je tedy z vEtsi ¢asti vlivem vyskytu
prachu, a poukazuje to na autonomni koexistenci prachu a ionizované¢ho plynu. V modré
barvé se mlhovina rozléha spisSe na jednu stran€ od jadra, coz pfipomina kometarni mlhovinu,
tj. mlhovinu pfipominajici tvarem kometu. Z toho je odvozena osa mlhoviny: polohovy vektor
s pocatkem vcentru a smérem skrz stfed pomyslného vé&jitovitého tvaru, typického
pro mlhoviny kometarniho typu. Zaieni IC 432 je soustfedéné v kratkovinné Casti spektra,
jehoz ptebytek lze pozorovat ve zminénych vldknech.

Jediné dostupné polariza¢ni vyzkumy jsou z let 1960 [21], 1965 [47] a 1973 [8]. Ty
v kratkovinné oblasti spektra ukazuji na zvySujici se stupenn polarizace se vzdalenosti
od centra mlhoviny, primérmé mezi 3 a 12 %. Smér polariza¢ni roviny ovSem neni zavisly
na sméru zareni hvézdy, ale spiSe odpovidad orientaci mlhovinovych vlaken — je kolmy
ke sméru prodlouzeni Zil mlhoviny a zaroven se téméctf shoduje se smérem galaktického
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rovniku. Situaci ilustruje obrazek 3.9. Toto uspotfadani lze vysvétlit vlivem magnetickych poli
existujicich v mezihvézdném prostoru, tj. rozptylem zafeni na prachovych Ccasticich
nesférického tvaru (vice viz 2.6 Mezihvézdna polarizace). Jejich orientace dle silocar
magnetického pole koreluje s orientaci vlaken, lze tedy predpokladat existenci magnetického
pole v okoli mlhoviny IC 432.

8 = 142° © =150°
Obrazek 3.9: Polarizace elektromagnetického zafeni v mlhoviné IC 432, pferuSovana ¢ara

znaci osu mlhoviny, jednoducha ¢ara galakticky rovnik (pfevzato z [8], [21])

Vardanyan [47] uvadi tabulku polarimetricky proméfenych hvézd v okoli IC 432. Potvrzuje,
ze rovina polarizace IC 432 téméi souhlasi se smérem osy mlhoviny a smérem galaktického
rovniku. Nasledujici tabulka 3.6 je slozenim dat z [47], vzdalenosti z [e5] a objekti
asociovanych s danymi hvézdami, jejich pozice ilustruje obrazek 3.10.

& | hvézda | B[] | vzdalenost [pc] as‘;‘]“jj‘;ft‘“y
I | HD37776 | 165 330 £ 60 IC 432

> | HD37845 | 131 269 + 82

3 | HD37756 @ 182 275428

4 | HD38099 | 140 161+ 15

s | HD38087 | 127 169 = 37 IC 435

6 | HD37674 44 313+ 79 IC 431

7 | HD37660 | 160 | 398119

8§ | HD37903 | 122 208£80 | NGC 2023

Tabulka 3.6: Polariza¢ni thly hvézd v okoli mlhoviny IC 432 (zdroj [47], [e5])

Nejvétsi odchylku od stfedni hodnoty polariza¢niho Ghlu vykazuje HD 37674. JelikoZ se
jedna o objekty ze stejné oblasti, jsou jejich vzadjemné uhlové vzdalenosti velmi malé.
Zohlednéni vysledkt polarizace hvézd a jejich vzdalenosti miiZze vést k identifikovani hvézd
ovliviiyjicich mlhovinu IC 432. K tomu by bylo zapotiebi dislednéjSich polariza¢nich méfeni
vét§iho poctu hvézd a prozkoumani miry polarizace v zavislosti na vzdalenosti.
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Obrazek 3.10: Zaneseni hvézd z tabulky 3.6 (snimek v Hy z [07])

Knapp a kol. [24] mapoval vyskyt oxidu uhelnatého ve zkoumané mlhoving. Z ¢ary *CO
na 27,25 A uvadi zativou teplotu Tz = 11,9 K, rychlost vzhledem k lokalnimu standardu klidu
visr = +10,0 km - s §itku rychlosti Av = 3,0km - s'. Z ¢ary *CO na 26,07 A pak Trx=2,4 K,
visgk = +10,1 km - s', Av=3,0 km - s’ a Tx = 15 K. Z méfeni Maddaleny a kol. [33] vychazi
maximalni zafiva teplota Tr = 3,4 K a rychlost v oblasti IC 432 visg = +7,5 km - s (viz
obrazek 3.11). Naobrazku 3.1 je zndzornén komplex molekulovych mraen v Orionu
z méfeni intenzity emise CO, detail oblasti v okoli IC 432 je pak na obrazku 3.12.
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Obrazek 3.11 (vlevo): Diagram hodnot rychlosti vazené teplotou z ¢ar CO, erchované ¢ary
oznacuji polohu IC 432. Nejnizsi izolinie znac¢i 1 K, nésleduji 3, 5,7...K (pfevzato z [33])

Obrazek 3.12 (vpravo): Obrysy dle pifes rychlost integrované intenzity emise CO
molekulového mra¢na Orion B. Nejnizsi izolinie zna¢i 1,25 K - km - s™', nasleduji 5, 9,

1 Indsobky této hodnoty (ptevzato z [33])
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Kapitola 4

Prakticka ¢ast

4.1

Ke studiu mlhoviny IC 432

Zpracovani spekter mlhoviny 1C 432

jsem meéla k dispozici 4 spektra pofizena na observatofi

v Ondiejové 2m dalekohledem, viz obrazek 4.1 — 4.4. Byl pfi tom pouzit spektrograf
v coud¢é ohnisku, jehoz kamera ma ohniskovou délku 700 mm. Velikost CCD ¢ipu pouzitého
jako detektor jest 2000 x 800 pixelit o rozmérech 15 um. Pozorovateli byli Michal Ceniga,
Martin Netolicky, Miloslav Tlamicha a Marek Wolf, zpracovani provedla Daniela Kor¢akova.
Charakteristiky jsou shrnuty v néasledujici tabulce 4.1:

Cislo spektra | datum pozorovani | cCas pozorovani (UTC) | doba expozice [s]
1 23.3.2006 18:43:41 —20:20:50 5800
2 9.10.2006 00:25:02 — 00:59:20 2028
3 9.10.2006 01:02:50 — 02:33:51 5432
4 14.12.2006 22:03:12 — 22:37:02 2000

Tabulka 4.1: Vlastnosti pozorovanych spekter
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Obrazek 4.1: Spektrum 1
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Obrazek 4.2: Spektrum 2
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Obrazek 4.3: Spektrum 3
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Obrazek 4.4: Spektrum 4

43



Spektra byla normovana pomoci programu IRAF (poloZeni pfimky kontinua rovnou 1) a
zobrazena v jednom grafu. Spektrum 1 se liSilo od zbylych tii viditelné vétSim Sumem a
silngj§imi Garami atmosféry i mlhoviny. Sum miZe ¢aste¢né souviset se zvolenou dobou
pozorovani, kdy se Slunce nachéazelo tésné po obzorem a jeho zafeni rozptylené v atmosféie
tak mohlo métené vysledky zkreslit. Siln€jsi ¢ary jsou pak vysledkem delsi doby expozice.
Rozsah vlnovych délek se pohyboval mezi (6261 — 6779) A, tudiz je pfitomna jedini ¢ara
z vodikovych sérii, Hy na 6563 A. Kromé této nejvyrazngj$i ¢ary vSech &ty zkoumanych
spekter jsem nalezla dublety kysliku, dusiku a siry a tézZ 7 mnohem méné vyraznych vrcholi,
jejichz vznik ptisuzuji zareni atmosférického ptivodu (tzv night-sky lines). Pouze ve spektru 1
je patrny emisni vrchol na 6679 A, jenz by mohl dle [6] patfit heliu He 1.
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3 w0 spektrum 4 ——
o =T og =<t
o = =t 2 =
10 + o[ el =+ m o OCE(D T — —
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g Wit » Ywh M
=
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- w
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4 - ‘ g -
2+ J s
0 | | | | |

6300 6400 6500 6600 6700 6800
vinova délka [A]
Obrazek 4.5: Spektra v jednom grafu, pro piehlednost jsou osy y u jednotlivych dat posunuty

Druhy soubor spekter byl ziskan z katalogu MAST [e2] pomoci druzice IUE (International
Ultraviolet Explorer). Jedni se o spektrum 5 v intervalu (1150 — 1978) A a spektrum 6
v intervalu (1851 —3348) A (obrazek 4.6. a 4.7). Ve spektru 5 je dobie viditelnA Lymanova
¢ara Ly na 1215 A a &ara na 1600 A, kterou prisuzuji neonu. V UV spektru hvézdy HD 37776
jevi ¢ara Ly vyrazny absorpéni profil, je tedy mozné, ze se na vzniku L, ve spektru mlhoviny
IC 432 podili geokorona Zemé, svitici vlivem vodiku pohlcujiciho slunecni zareni [25].

Cislo spektra | datum pozorovani | cas pozorovani (UTC) | doba expozice [s]
5 15.8.1980 18:09:29 1500
6 9.10.2006 18:57:53 3400

Tabulka 4.2: Vlastnosti pozorovanych spekter
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Ve spektru 6 se mi nepodafilo identifikovat zddnou ¢aru, viditelné vrcholy se skladaji pouze
z 1 bodu, je tedy obtizné odlisit je od Sumu. Na vlnovych délkach > 3200 A povazuji

spektrum za nekvalitni, tj. nevhodné pro identifikaci.
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Obrazek 4.6: Spektrum 5 Obrazek 4.7: Spektrum 6

Cox [6] uvadi seznam emisnich ¢ar z mezihvézdné latky mezi (1555 — 9532) A, mé se
podafilo identifikovat pouze ¢ary shrnujici tabulka 4.3. Laboratorni vin. délky ¢ar prvki jsou
ptevzaty z [e3], hydroxylového radikélu OH ze zemské atmosféry z [39]. Vzhledem k Stépeni
vodikovych ¢ar Ly a Hq vlivem spinu elektronu jsou jejich laboratorni vin. délky vazenym
primérem vlnovych délek uvedenych v [6]. U ¢ar na 6306 A a 6577 A jsou uvedeny 2
laboratorni vlnové délky z diivodu velké blizkosti — nelze rozlisit, ktera z nich se vztahuje
k ¢are ve zkoumaném spektru mlhoviny.

LA o [A chemické . , L
(ve s;[)elltru) (laborgto]rni) oznaceni predpokladany pivod
1215 1215,670 Lq mlhovina
1600 1600,080 Ne II mlhovina
6286 6287,434 OH atmosféra Zem¢
6300 6300,304 Ol mlhovina
6306 2;82:22? OH atmosféra Zemé
6321 6321,398 OH atmosféra Zemé
6364 6363,776 Ol mlhovina
6498 6498.,729 OH atmosféra Zemé
6532 6533,044 OH atmosféra Zem¢e
6548 6548,050 NII mlhovina
6553 6553,617 OH atmosféra Zemé
6563 6562,767 Hq mlhovina
6577 22;;:;22 OH atmosféra Zemé
6584 6583.,450 NII mlhovina
6678 6678,15 Hel mlhovina
6717 6716,440 S1I mlhovina
6731 6730,815 SII mlhovina

Tabulka 4.3: Identifikované Cary ve spektru, [e3], [6], [39]
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VSechny identifikované cary jsou Cary emisni, ve spektru 1 je sice patrno nckolik
absorbénich vrcholll (napt. na 6401 A a 6550 A) , jelikoz se ale v ostatnich zkoumanych
spektrech nevyskytuji, povazuji je za Sum. Ve spektru tedy neni patrna jedind Céra, jez by
vznikala v atmosféte hvézdy HD 37776. Kontinuum spekter mize pochazet ze slozeni
spojitého spektra hvézdy, rozptylu zafeni a Sumu.

4.2 Fitovani profili ¢ar

Pro zji$téni radidlni rychlosti musime znat laboratorni vlnovou délku a vlnovou délku cCar
ve spektru, respektive jejich vzajemny posun. Laboratorni délku zjistime z databaze, literatury
¢1 proméfenim v laboratofi, pozorovanou vlnovou délku pomoci proloZeni ¢ary vhodnym
profilem, kterym je v tomto piipadé¢ Gaussova funkce (vysledek Dopplerova rozsiteni). Vliv
srazek mezi Casticemi, jeZ se popisuje pomoci Lorentzovy funkce je v porovnani
s Dopplerovym roz$ifenim maly a mize se proto zanedbat (viz 1.4 RozSifeni a posuv car).
V tomto piipadé byla zvolena normovana Gaussova funkce ve tvaru

2

—(x—x.)

y=y,tde ™ (4.1)

kde y znaci svételny tok, y, svételny tok v kontinuu, y. svételny tok v maximu, A4 rozdil
svételnych tokd |yo — ye|, x. stied &ary, tj. vinovou délku ¢ary v A, 1, laboratorni vlnovou délku
a w Sitku ¢ary. Nasleduji grafy ¢ar prolozenych Gaussovou funkci, k ¢emuz poslouzil program
Origin. Cervené body byly z fitovani vyfazeny.

hodnota chyba
y0 685157E-14  8,42267E-15
xc 121562866 0,09543
w 3,85224 0,10194
A 127814E-12  2,80621E-14

1,40E-012

1,20E-012

1,00E-012

8,00E-013

6,00E-013
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4,00E-013 -

2,00E-013

(1)
0,00E+000 .

T T T T T T T T 1
1180 1190 1200 1210 1220 1230 1240 1250 1260
vinova delka [A]

Obrazek 4.8: Spektrum 5, &ara Lq, Ao = 1215,670 A

2,40E-013 4 hodnota chyba

. y0 74889E-14  3,04781E-15
xc 16004222 0,22812
w 397326 025729
1,40986E-13  7,3606E-15

2,20E-013 4

2,00E-013
1,80E-013 4
1,60E-013 o
1,40E-013 4

1,20E-013 o

tok [erg/cm”2/s/A]

1,00E-013 o
8,00E-014 4

6,00E-014 4 .

4,00E-014 . . . ; .
1570 1580 1590 1600 1610 1620

vinova delka [A]

Obrazek 4.9: Spektrum 6, ¢ara Ne, Ao = 1600,080 A
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¢ara OH, Lo = 6287,434 A

18 hodnota hodnota
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w_| 021935 w 028767
A | o4 e |A 025408
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, ,
Obrazek 4.10: Spektrum 1, A = 6286,935 A Obrazek 4.11: Spektrum 2, A = 6287,937 A
1,20 4 hodnota chyba 115 4 hodnota
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Obrazek 4.12: Spektrum 3, A = 6288,019 A Obrazek 4.13: Spektrum 4, A = 6287,345 A
¢ara O 1, A =6300,304 A

8- hodnota chyba hodnota
yO 09684 003135 1.8+ Y0 | 098686

7 xc 629975 0,00759 xe Ssgos'giz o%z;g
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vinova delka [A] | delka [A]
vinova delka

Obrazek 4.14: Spektrum 1, A =6299,756 A Obrazek 4.15: Spektrum 2, A = 6300,888 A

hodnota
18 204
yO  0,98062 g hodnota  chyba
xc  6300,860  0,01093 yO 096738 0,00859
w 028857 0,0112 184 xc 6300362 0,01306
- 187 0,80493 w 025833 0,01343
; = A 113227 0,05008
i)
2 £ 16+
8 141 £
= [0
< = 144
2 [
- >
3 121 £
= o 1.2
~ =
2 3
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. oo * . . Y .
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018 T T T T T T 1
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vinova delka [A
A vinova delka [A]

Obréazek 4.16: Spektrum 3, A = 6300,860 A Obrazek 4.17: Spektrum 4, A = 6300,362 A
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¢ara OH, Ao =6306,869 A /6306,981 A

hodnota chyba
yO 086483 00202
xc 6306469 0,03946
w 0,60515 0,08192
A 058444  0,07346
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g 12
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hodnota  chyba
134 °
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Obrazek 4.18: Spektrum 1, A = 6306,469 A Obrazek 4.19: Spektrum 2, A = 6307,596 A

1,30 4

1,25

1,20 o

115

1,10 o

1,05 o

tok [relativni jednotky]

1,00 4

0,95

| hodnota  chyba|
y0 099976 000461

xc 6307563 003092
w 02745 003159
A 026053 0,0256

090
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T T T T T T T 1
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vinova delka [A]

hodnota _chyba

115 y0 0,98283 0,00843
! T xc 6306,98211 0,07157
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T . .
S 105+ .
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Obrazek 4.20: Spektrum 3, A = 6307,563 A Obrazek 4.21: Spektrum 4, A = 6306,982 A
¢ara OH, Ao =6321,398 A

o = =
® =] N
1 1 I

tok [relativni jednotky]

o
o
I

hodnota chyba
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vinova delka [A]

Obrazek 4.22: Spektrum 1, A = 6321,661 A

T hodnota
yo 097702
1104 xc 6321973  0,06348
! w 03266  0,06615
A 0,14597 0,02492
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=}
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Obrazek 4.23: Spektrum 3, A = 6321,973

48

z diivodu velkého Sumu
nebyla ¢éara spektra 2 fitovana

hodrota | chyba
1,15 y0 0,97392 0,00687
xc 6321486 0,05702
w 019692 0,06268
1,10 A 016711 0,03909
g . hd
=]
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Obrazek 4.24: Spektrum 4, L = 6321,486 A



¢ara O I, Ao = 6363,776 A

45—
hodnota chyba
40 y0 092631 0,03184
xc 6363,202 0,01836
35 w 028371 0,01878
— A 3,14864 0,17783
;5‘ 3.0
o
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T 254
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Obrazek 4.25: Spektrum 1, A = 6363,202 A

1,30 4 15+
hodnota chyba
125 0 099222 0,00581 hodnota
’ xc 636433854 0,03261 14 ¥0 096519
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z divodu velkého Sumu
nebyla ¢ara spektra 2 fitovana

vinova delka [A]

1
6370

Obrazek 4.26: Spektrum 3, A =6364,339 A Obrazek 4.27: Spektrum 4, L = 6363,854 A

tok [relativni jednotky]

¢ara OH, L = 6498,729 A

PR 154
244 hodnota hodnota  chyba
22 yo 098748 0, 144 YO 099859 0,01463

Xxc 6498,147 004282 xc 6499315 0,06693
2,0 w 018105 003524 w 023395 006609
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Obrazek 4.28: Spektrum 1, A = 6498,147 A Obrazek 4.29: Spektrum 2, L = 6499, 315 A

tok [relativni jednotky]

1,354
hodnota chyba hodnota  chyba
1,30 4 YO 097953  0,00801 144 y0 098764 000768
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. w
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1
6506

Obrazek 4.30: Spektrum 3, A =6499,233 A Obrazek 4.31: Spektrum 4, A = 6498,820 A
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tok [relativni jednotky]

¢ara OH, Lo = 6533,044 A

22 - 1,30 4 hodnota  chyba
124 hodnota chyba 1 y0 099104 0,0073
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Obrazek 4.32: Spektrum 1, A= 6532,493 A Obrazek 4.33: Spektrum 2, A = 6533,673 A

tok [relativni jednotky]

hodnota

1,25 hodnota | chyba 120 V0 095969
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Obrazek 4.34: Spektrum 3, A= 6533,628 A Obrazek 4.35: Spektrum 4, L = 6532,817 A
¢ara N 11, A = 6548,050A

vinova delka [A]

P 1,4
hodnota hodnota chyba
. y0  0,96809 yo 095053 001192
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Obrazek 4.36: Spektrum 1, A= 6548,725 A Obrazek 4.37: Spektrum 2, A = 6548,568 A

" 149 hodnota hyba
hodnota ¥0 09437  0,00852
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139 ’ y 134 w 020662 0,0301
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Obrazek 4.38: Spektrum 3, A= 6548,618 A Obrazek 4.39: Spektrum 4, L = 6548,603 A
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¢ara OH, Lo = 6553,617 A

16 hodnota
40 0818
® xc  6553,0533
1,4 w 0,1848
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= 124 *
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tok [relativni jednotky]
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Obrazek 4.40: Spektrum 1, A =6553,053 A Obrazek 4.41: Spektrum 2, A = 6554,220 A
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2
o
fo)
= 1054
£
=
51,00 |
g L]
S 095 .
Lo 08549 . -
o*® - .-' e%e
e e "o . [ e
0,90 4 . [ . 3 L XY
085 T T T T T
6550 6552 6554 6556 6558

vinova delka [A]

tok [relativni jednotky]

hodnota
1204 yo 091731 X
115 xc 6553621  0,06203
7 w 02797 0,06382
1,10 024335
1,05
L]
1,00 . »
L L) N e
0,95 4 ® o o e
. - . 3 s
0,90 PP .
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0,85 . M
L] -
.
0,80 .
0,75 T T T T T 1
6548 6550 6552 6554 6556 6558 6560

vinova delka [A]

Obrazek 4.42: Spektrum 3, A= 6554,187 A Obrazek 4.43: Spektrum 4, L = 6553,621 A
¢ara Hq, Ao = 6562,767 A

tok [relativni jednotky]

hodnota
y0 0,82974
xc 6563,34
w 034136
A 844634

chyba
0,03333
0,00774
0,00797
0,16756

6556

T T T T 1
6562 6564 6566 6568 6570

vinova delka [A]

T T
6558 6560

40—

35

3,0+

25

tok [relativni jednotky]

hodnota
Yo 090977
xc 6563332
w 029833
A 301817

0,00641
0,00658

T T T T T T 1
6558 6560 6562 6564 6566 6568 6570

vinova delka [A]

Obrazek 4.44: Spektrum 1, A =6563,340 A Obrazek 4.45: Spektrum 2, A = 6563,332 A

50+
45 hodnota chyba
yo 086752 000926
4,0 - xc 6563335 0,00431
w 032084 000445
= 35 3,83868
E
2
5 3,0
2
T 254
=
©
E 204
< 15
L
1,0 .
0 %
0,5
T T T T T T 1
6558 6560 6562 6564 6566 6568 6570

vinova delka [A]

45

4,0 |

35+

3,0 H

254

204

tok [relativni jednotky]

hodnota
¥O 094141
X 6563341
w o 033459
3,25788

chyba
001168
0,00651
0,00673
0,05555

T T T
6562 6564 6566

vinova delka [A]

T T
6558 6560

Obrazek 4.46: Spektrum 3, A =6563,335 A Obrazek 4.47: Spektrum 4, L = 6563,341 A
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¢ara OH, Lo = 6577,183 A/ 6577,386 A

hodnota | chyba
y0 083195  0,0279
xc | 6576829 003584
14 . w | 032328 0,14858
A 0,30346 0,07663
L] c e
1.2 ®
g 0 . ° 40
_g . . °
1,0
o e, . . S
= .
c L]
Z ° 3 .
= ]
® 08 .
= . L4 3
X L] .
] . .
06| A . .
o ° .
L]
0'4 T T T T T T 1
6570 6572 6574 6576 6578 6580 6582 6584

vinova delka [A]

tok [relativni jednotky]

hodnota
12 YO 094464
< xc | 6577,937 0,07444
w 029611  0,07634
A 0,23427
1,14
° .
. .
1,0 oo
® o o o,
- hd - hd L] *9 * .. hd
oo . -
. . .
09 *. o .
. Y 3
o .
.
0,8
.
T T T T T T T
6570 6572 6574 6576 6578 6580 6582 6584

vinova delka [A]

Obrazek 4.48: Spektrum 1, A =6576,829 A Obrazek 4.49: Spektrum 2, A = 6577,937 A

1,20 hodnota chyba
. ) 0,93003 0,0055
115 xc 6577,913  0,03774
’ w 026709 003859
A 0,24815 0,03059
= 1,10
X
2
5 1,054
L
£ 100
k<t
I3
= 095
<
=]
0,90
0,85
T T T T T T T
6572 6574 6576 6578 6580 6582 6584

vinova delka [A]

134
hodnota chyba
y0 091943 0,00041
12 . xc 6577324 0,05513
< w 0,298 0,05677
A 0,29185 0,04725
z
= 1,14
e .
o
Qo .
= .
g 1.0 . ® o
£ . . .« * (3
oot . e ®
£ Cee’ o .
4 . .
o o .
.
0,8 .
T T T T T T 1
6572 6574 6576 6578 6580 6582 6584

vinova delka [A]

Obrazek 4.50: Spektrum 3, AL =6577,913 A Obrazek 4.51: Spektrum 4, A = 6577,324 A
cara N 11, A = 6583,450 A

hodnota  chyba
4,0 yO 092927 002874
Xc 6583994 001563
35 w 059088 003211
A 245181 012108
= 3,04
]
2
5 25
2L
£ 204
&
[3)
= 1,5
X
2 ®e o oo o
1,0 % . e’
. >, ) Ld
o o . °, oo ° .
05| .
T T T T T T T
6578 6580 6582 6584 6586 6588 6590

vinova delka [A]

204

tok [relativni jednotky]

hodnota chyba
yO 095987  0,01009
xc 6583996 002042
w 028738 002002
A 097015  0,06019

T
6578

T T T T T T
6580 6582 6584 6586 6588 6590

vinova delka [A]

Obréazek 4.52: Spektrum 1, A =6583,994 A Obrazek 4.53: Spektrum 2, A = 6583,996 A

26+
2,44
224

2,04

tok [relativni jednotky]

hodnota

1,43034

6578

T
6580

T T T T 1
6582 6584 6586 6588 6590

vinova delka [A]

tok [relativni jednotky]

24
22 hodnota
yo 0,92556 A
20+ xc  6584,004 001234
w 027207 0,01268
1,8 A 1,39321
1,6 4
1,44
1,24
°®
i .
10 o o () ® ee a®
Y hd oy ®°0 0
08 o o e o 0,° o0
T T T T T T
6578 6580 6582 6584 6586 6588 6590

vinova delka [A]

Obrazek 4.54: Spektrum 3, A = 6584,008 A Obrazek 4.55: Spektrum 4, A = 6584,004 A
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cara He I, Ao = 6678,151 A

16+
hodnota chyba
y0  0,84237 0,03108
1,44 xc  6679,074 0,04779
w  0,23749 0,04923
—_ A 066671 0,11742
>
5 12
=
°
L
g 1,04
=
ol
2
:‘é 0,8
]
06+ . L]
T T T T T T T T 1
6675 6676 6677 6678 6679 6680 6681 6682 6683

Obraz

vinova delka [A]

ek 4.56: Spektrum 1, L = 6679,074 A

z diivodu velkého Sumu
nebyla ¢éara spektra 4 fitovana

z dtivodu velkého Sumu
nebyla cara spektra 2 fitovana

z diivodu velkého Sumu
nebyla ¢éara spektra 4 fitovana

gara S I, ko = 6716,440 A

304 hodnota chyba
yO 0,87949 0,03846
xc 6717,000 0,03107

25 w 031585 0,03207
— A 2,1649 0,18645
>
=
© 2,0
c
°
2
S
= . .
% 1 . o ® %
<4 [ L) L)
= 104 . . .
x PR Y age Iy
2 . . b

o® oo . .
0,5 . .
. ° .
00 T T T T T T T T T T
6712 6714 6716 6718 6720 6722 6724

vinova delka [A]

tok [relativni jednotky]

204
hodnota
18 Yo 097829
= xc 6716,980
w 051575
164 A 056606
14
1,24
104 ®e o
. . o o e
. S o0
0,8+
T T T T T T T
6712 6714 6716 6718 6720 6722 6724

vinova delka [A]

Obrazek 4.57: Spektrum 1, L= 6717,000 A Obrazek 4.58: Spektrum 2, A = 6716,980 A

tok [relativni jednotky]

204 hodnota  chyba
y0 098819 00055
xc 6717031  0,00972

1,8 w 029499  0,01001
A 094849 002734

1,6

1,4+

124

1,04

08

T T T
6716 6718 6720

vinova delka [A]

tok [relativni jednotky]

1,84 S
hodnota  chyba
yo 0,98369 0,0093
164 xc  6717,016 00212
' w 0,32064 10,0218
A 0,80889 0,0468
1,4
1,24
.
. .
1,0 4 o 0% e *e o° *
= . e ",
. e .
.
0,8
T T T T T T 1
6710 6712 6714 6716 6718 6720 6722 6724

vinova delka [A]

Obrazek 4.59: Spektrum 3, A=6717,031 A Obrazek 4.60: Spektrum 4, A = 6717,016 A



¢ara S I, ko = 6730,815 A

15
244 hodnota chyba hodnota chyba
yo 100324  0,02416 14 y0 096428  0,00878
224 xc 6731411 0,02848 1 xc  6731,340 0,029
20 w 02664 002027 w 044477 0,05679
_ A 130124 012158 134 A 027426 003224
> -—_— >
£18 Z
g 2
1,2
_'qc_,\ 1,6 - .E’—’
g 14 2 114
= = 1
ko] k)
212 =) oee
~ x 104
S 10+ L
.
. °
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0,84 09| . . S . . . .
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T T T T T T T 0’8 T T T T T T 1
6724 6726 6728 6730 6732 6734 6736 6738 6724 6726 6728 6730 6732 6734 6736 6738
vinova delka [A] vinova delka [A]

Obréazek 4.61: Spektrum 1, A=6731,411 A Obrazek 4.62: Spektrum 2, A = 6731,340 A

hodnota chyba 16 hodnota chyba
164 yO | 097044 000417 ’ y0 085682  0,01064 |
c 6731416 001134 154 xc 6731398 00279

154 w 027901 00116 ’ w 027625 002861
= A 066292 002351 = 1.4 A 064837 005727
< 144 I — <
2 2 13
8 13 3
E ‘e 124
2 12 2
= T 4]
© = ¢ o ° B
£ " £ 10 AL LY
° s e ., o ... .

\d Ld L]
1,04 . . .
0,9 .o o** . . .
Y L] L]
094 0,8
T T T T T T T T T T T T T 1
6726 6728 6730 6732 6734 6736 6738 6724 6726 6728 6730 6732 6734 6736 6738
vinova delka [A] vinova delka [A]

Obrazek 4.63: Spektrum 3, A= 6731,416 A Obrazek 4.64: Spektrum 4, A = 6731,398 A

4.3 Vypocet radialni rychlosti mlhoviny

Radialni rychlost mlhoviny, tedy velikost rychlosti mlhoviny ve sméru pozorovani,
vypocitdime pomoci Dopplerova efektu — z posunu vinovych délek ve spektru oproti
laboratornim hodnotam. Pouzity vzorec vypadé nasledovné:

0
V}_:CM 5,:Cﬂ
AO b v, AO b

(4.2), (4.3)
kde 4y znaci laboratorni vlnovou délku, A4 posuv (rozdil) vinovych délek se smérodatnou
odchylkou s a v, zjistovanou radialni rychlost se smérodatnou odchylkou J,. Nasleduje
soubor tabulek 4.3 az 4.18 shrnujici vypocty ziskané fitovanim Car v predchozi ¢asti.

oznaleni | Ao [A] L[A] AL [A] Ow [A] | vilkm-s'] | dv.[km - s']
| 1215,670 | 1215,629 0,095 0,095 -10 24
Tabulka 4.4: Radiélni rychlosti ¢ary Ly z UV spektra 5, Lo = 1215,670 A
oznaceni | A [A] L[A] AL [A] O [A] v, [km - s'] | &v,[km -s']
Ne Il 1600,080 | 1600,422 0,342 0,228 64 43

Tabulka 4.5: Radidlni rychlosti ¢ary Ne II z UV spektra 5, Ao = 1600,080 A

54




oznadeni | Ao [A] L [A] AL [A] du. [A] v [km - s'] | v, [km -s']
6286,935 -0,499 0,033 -23.8 1,6
6287,937 0,503 0,069 24,0 3.3
OH 6287,434 6288,010 0,576 0,042 27,5 2,0
6287,345 -0,089 0,058 -4,2 2,8
Tabulka 4.6: Radialni rychlosti ¢ary OH ze spekter 1 —4, Ao = 6287,434 A
oznaceni Mo [A] L [A] AL [A] du. [A] v, [km - s'] | &v,[km - s']
6299,756 -0,548 0,008 -26,1 0,4
6300,888 0,584 0,024 27,8 1,2
Ol 6300,304 6300,860 0,556 0,011 26,5 0,5
6300,362 0,058 0,013 2,8 0,6
Tabulka 4.7: Radialni rychlosti ¢ary O I ze spekter 1 — 4, A = 6300,304 A
oznaceni Mo [A] L [A] AL [A] du. [A] v, [km - s'] | v, [km ‘5]
6306,469 -0,400 0,039 -19,0 1,9
6307,596 0,727 0,052 34,6 2,4
OH 6306,869 6307,563 0,694 0,031 33,0 0,0
6306,982 0,113 0,072 5,4 3.4
Tabulka 4.8: Radialni rychlosti ¢ary OH ze spekter 1 — 4, A = 6306,869 A
oznadeni | Ao [A] A [A] AL [A] dw.[A] | vi[km-s'] | dv.[km-s']
6306,469 -0,512 0,039 -24,3 1,9
6307,596 0,615 0,052 29,2 2,4
OH 6306,981 6307,563 0,582 0,031 27,7 1,5
6306,982 0,001 0,072 0,1 3.4
Tabulka 4.9: Radialni rychlosti ¢ary OH ze spekter 1 — 4, Ay = 6306,981 A
oznaceni Mo [A] L [A] AL [A] du. [A] v, [km-s'] | &v,[km -s']
6321,661 0,263 0,060 12,5 2,8
OH 6321,398 6321,973 0,575 0,063 27,3 3,0
6321,486 0,088 0,057 4,2 2,7

Tabulka 4.10: Radialni rychlosti ¢ary OH ze spekter 1 — 4, Ao = 6321,398 A

oznaceni | Ao [A] L [A] AL [A] O [A] v, [km - s'] | &v,[km - s']
6363,202 -0,574 0,018 -27,0 0,9
Ol 6363,776 6364,339 0,563 0,033 26,5 1,5
6363,854 0,078 0,019 3,7 0,9

Tabulka 4.11: Radialni rychlosti ¢ary O I ze spekter 1 — 4, Ao = 6363,776 A
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oznaceni Mo [A] L [A] AL [A] du. [A] v [km - s'] | v, [km -s']
6498,147 -0,582 0,043 -26,8 2,0
6499,315 0,586 0,067 27,0 3,1
OH 6498,729 6499,233 0,504 0,037 23,3 1,7
6498,820 0,091 0,030 42 1,4

Tabulka 4.12: Radidlni rychlosti ¢ary OH ze spekter 1

—4, 0 =6498,729 A

oznaceni | Ao [A] L[A] AN [A] Ow [A] v, [km - s'] | &v,[km - s"]
6532,493 -0,551 0,031 -25,3 1,4
6533,673 0,629 0,046 28,9 2,1
OH 6533,044 6533,628 0,584 0,025 26,8 1,2
6532,817 -0,227 0,064 -10,4 2,9

Tabulka 4.13: Radialni rychlosti ¢ary OH ze spekter 1 — 4, Ao = 6533,044 A

oznadeni | Ao [A] L[A] AN [A] O [A] v [km - s'] | v, [km -s']
6548,725 0,675 0,045 30,9 2,1
6548,569 0,519 0,041 23.8 1,9
NI 6548,050 6548,618 0,568 0,023 26,0 1,0
6548,603 0,553 0,030 25,3 1,4
Tabulka 4.14: Radialni rychlosti ¢ary N II ze spekter 1 — 4, A = 6548,050 A
oznadeni | Ao [A] LM [A] AL [A] Om [A] v, [km-s'] | &v,[km - s']
6553,053 -0,564 0,057 -25,8 2,6
6554,220 0,600 0,037 27,6 1,7
OH 6553617 6554,187 0,570 0,017 26,1 0,8
0,000 0,004 0,062 0,2 2,8

Tabulka 4.15: Radialni rychlosti ¢ary OH ze spekter 1

—4, % = 6553,617 A

oznaeni | Ao [A] LM A] AL [A] O [A] v, [km - s'] | &v,.[km - s"]
6563,340 0,573 0,008 26,2 0.4
6563,332 0,565 0,007 25,8 0,3
He 6562,767 6563,335 0,568 0,004 26,0 0,2
6563,341 0,574 0,007 26,2 0,3
Tabulka 4.16: Radialni rychlosti ¢ary Hy ze spekter 1 — 4, ko = 6562,852 A
oznaceni Mo [A] LA] AL[A] du. [A] v [km - s'] | v, [km -s']
6576,829 -0,354 0,036 -16,1 1,7
6577,937 0,754 0,074 -34,4 3.4
OH 6577,183 6577913 0,730 0,038 33,3 1,7
6577,324 0,141 0,055 6,4 2,5

Tabulka 4.17: Radialni rychlosti ¢ary OH ze spekter 1 —4, o = 6577,183 A
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oznadeni | Ao [A] N AL [A] Ou [A] v; [km - s'] | &v,[km - s"]
6576,829 -0,557 0,036 25,4 1,7
6577,937 0,551 0,074 25,1 3,4
OH 6577,386 6577,913 0,537 0,038 24,0 1,7
6577,324 -0,062 0,055 2,8 2,5

Tabulka 4.18: Radialni rychlosti ¢ary OH ze spekter 1 —4, o = 6577,386 A

oznaceni | Ao [A] L[A] AN [A] Ow [A] v, [km - s'] | &v,[km - s"]
6583,994 0,544 0,016 24,8 0,7
6583.996 0,546 0,020 24,9 0,9
NI 6583,450 6584,008 0,558 0,007 254 0,3
6584,004 0,554 0,012 25,2 0,6

Tabulka 4.19: Radialni rychlosti ¢ary N II ze spekter 1 — 4, Ao = 6583,450 A

oznaceni | Ao [A] L[A] AN [A] O [A] v [km - s'] | v, [km -s']
He I 0678,15 6679,07 0,923 0,048 41,4 2,1
Tabulka 4.20: Radiélni rychlost ¢ary He I ze spektra 1, ko = 6678,150 A

oznaceni Mo [A] L [A] AL [A] O [A] v [km - s'] | v, [km -s']
6717,000 0,560 0,031 25,0 1,4
6716,980 0,540 0,018 24,1 0,8
S 6716,440 6717,031 0,591 0,010 26,4 0,4
6717,016 0,576 0,021 25,7 0,9

Tabulka 4.21: Radialni rychlosti ¢ary S II ze spekter 1 — 4, Ao = 6716,440 A

oznaceni Mo [A] L [A] AL [A] du. [A] v, [km - s'] | &v,[km - s']
6731411 0,597 0,028 26,5 1,3
6731,340 0,525 0,029 234 1,3
S 6730,815 6731,416 0,601 0,011 26,8 0,5
6731,398 0,583 0,028 26,0 1,2

Tabulka 4.22: Radialni rychlosti ¢ary S II ze spekter 1 — 4, Ao = 6730,815 A

4.4 Diskuse vysledku

Vyrazné se menici heliocentrické radidlni rychlosti potvrzuji, ze vSechny cary radikalu OH
maji ptivod v zemské atmosféfe. K nim navic ptibyly ¢ary kysliku O I na 6300,304 A a
6363,776 A, pivodné piifazené mlhoving, jejichz rychlosti téz vykazovaly velky rozptyl
hodnot. Hodnota radialni rychlosti ziskana z &ary helia ve spektru 1 na 6679,074 A, vodiku
ve spektru 5 na 1215,67 A a neonu ve spektru 5 na 1600,422 A nelze porovnat s jinymi
hodnotami, vzhledem k velkym smérodatnym odchylkdm bud’ doslo k nespravné identifikaci
¢ar, ¢i podstatné odlisné vysledky od ostatnich ¢ar ptifazenych mlhoviné ukazuji na jiny nez
mlhovinovy ptavod. U ¢ary L4, by to mohlo implikovat pivod z geokorony Zemé, jak bylo
zminéno vySe. Zbylych 5 car, tj. dusikovy dublet, vodikova ¢ara H, a sodikovy dublet
nevykazuji velky rozptyl naméfenych hodnot, coZ potvrzuje mlhovinovy ptvod. Nasledujici
tabulka 4.23 shrnuje jejich radialni rychlosti.
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oznadeni | Ao [A] v [km-s'] | Ov, [km:s'] |V.[km-s"] 3V, [km - ']

30,9 2,1
23,8 1,9

NII 6548,050 26.0 1.0 26,5 1,5
25,3 1,4
26,2 0,4
25,8 0,3

Hq 6562,852 25.9 0.2 26,0 0,1
26,2 0,3
248 0,7
24.9 0,9

NII 6583,450 254 0.3 25,1 0,1
252 0,6
25,0 1,4
24,1 0,8

S1I 6716,440 26.4 0.4 25,3 0,5
25,7 0,9
26,5 1,3
23,4 1,3

S1I 6730,815 26.3 0.5 25,7 0,7
26,0 1,2

Tabulka 4.23: Souhrn vysledki hodnot radialnich rychlosti

Statistické zpracovani dle vzorce pro aritmetricky primér (4.4) a smérodatnou odchylku
aritmetrického priméru (4.5) dava vysledek (25,7 £ 0,3) km - s™'.

(4.4), (4.5)

4.4 Vztah hvézdy a mlhoviny

Z atlasu Hq piehlidky jizni oblohy [e6] jsem ziskala snimek mlhoviny IC 432 v ¢afe Hq
ve formatu FITS (viz obrazek 4.65). Pomoci programu ds9 jsem vytvofila tabulku pixelil
intenzit, z niz jsem za uziti thlové velikosti Hy oblasti dosla k celkovému toku pozorovanému

na Zemi 88,99 fotond: cm?-s’.

Korekci na vzdalenost Zemé-hvézda za uziti vzorce
L =47t F (r ~ 330 pc [e5]) vysel celkovy pocet fotonl v ¢afe Hy emitovanych mlhovinou
zajednotku ¢asu 1,16- 10¥fotond - s'.  Glushkov [14] wuvadi intenzitu &ary
I(Hy)=2,0-10%erg-cm?-s" -sr', coz dava hodnotu toku 52-10% fotond -s™.
Predpokladand velikost mlhoviny (dhlovy polomér ~ 3,5") byla pievzata z [2]. Z baliku
modeli atmosfér Tlusty [e7] jsem vybrala soubor frekvenci a odpovidajicich tokt, ktery se
vztahuje k hvézdé¢ HD 37776: log(g) = 4 [15], Texr =23 000 K [29]. Zintegrovanim plochy
pod kiivkou zévislosti toku na frekvenci pro frekvence vétsi nez hodnota Lymanova skoku
na 91,1 nm (~ 3,29 - 10" Hz) a zohledn&nim celkové plochy hvézdy (R = 3,6 Rs [29]), vysel
celkovy tok na povrchu hvezdy v ¢aie Hy 4 - 10* fotoni - s™'. Dle modelu je je tedy UV zafeni
hvézdy dostate¢né na ionizaci materialu mlhoviny.
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Obrazek 4.65: Snimek oblasti Orionova pasu, Sipka oznacuje polohu IC 432 (zdroj [e6])

Hubble pro odvozeni vztahu mezi mlhovinou a osvétlujici hvézdou (viz 2.7.4 Zdroj
zateni difusnich mlhovin) proméfil téZ hvézdnou velikost HD 37776 a uhlovy pramér
mlhoviny IC 432. Jeho hodnoty m=6,9 mag a o = 4' (resp. logaritmus uhlové velikosti
upraven na jednotnou dobu expozice métenych snimkt log0 = 0,451) davaji v rovnici (2.27)
vysledek 9,11. Z desitek hvézd a mlhovin pak Hubble prolozenim dat pfimkou ziskal hodnotu
(11,02 += 0,10) a teoretickym vypoctem (10,63 £ 0,30). Rozdil mize byt zpusoben
nedostateCnou presnosti pozorovani. Hubble zkoumal fotografické desky, v té dobé hojné
pouzivané, a u IC 432 pouze ptedpokladal spojité spektrum dle spektralniho typu HD 37776.
Pouzijeme-li v rovnici (2.27) data z novéjSich pozorovani, m = 6,84 mag [e5], a = 3,5' [2],
vyjde 9,51. Stale patrny rozdil v napozorovanych hodnotach, tj. hvézda je jasnéj$i, ¢i
mlhovina slabsi nez dle teoretického vypoctu, miize byt zpiisoben dalSimi faktory jako je vliv
spektralniho typu, jeZ ovlivitluje mnoZstvi zafeni v UV oblasti ¢i rozptyl zareni. V opaéném
pfipad¢, tedy kdyby naméfend hodnota vychdzela vy$$i nez piedpoklddand a soustava
mlhovina-hvézda by v grafu zaujimala misto vpravo od proloZené pfimky, indikovalo by to
pfili§ slabou hvézdu ¢i pfili§ jasnou mlhovinu. To by mohlo byt voditkem k hledani dal§ich
zdrojii osvétlujicich mlhovinu a pfispivajicich tak k jejimu celkovému jasu. Takto vypocet
podporuje hypotézu, ze zateni hvézdy HD 37776 je dostate¢né k ionizaci mlhoviny IC 432.
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Obrazek 4.66: Zavislost a mlhovin na m osvétlujicich hvézd, plna cara znaci rovnici (2.28) a

prerusovana ¢ara mezni hodnoty. Sipka oznacuje hodnotu dle IC 432 a HD 37776 (zdroj [20])
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Z.avér

Cilem mé diplomové prace bylo studium emisnich ¢ar mlhoviny IC 432 a nalezeni vztahu této
mlhoviny a blizké hvézdy HD 37776. Provedla jsem identifikaci 17 emisnich ¢ar mlhoviny a
prolozila je Gaussovym profilem za ucelem ziskdni radidlni rychlosti mlhoviny. Vysledek
(25,7 £ 0,3) km + s je ponékud odlisny od hodnoty radialni rychlosti hvézdy HD 37776
(33,1 £ 0,9) km - s [36]. Hvézda mohla vzniknout v rdmci vétsi skupiny hvézd, jejiz horké
Clenky po urcit¢é dobé rozfoukaly matefskou mlhovinu, kterd se smichala s okolni
mezihvézdnou latkou. Skupina tak ptestala byt gravitaéné vazana a hvézda HD 37776 ziskala
nenulovou rychlost vii¢i okolnimu mezihvézdnému prostfedi, ¢emuz by nasvédcoval vyskyt
vice hvézd s podobnym stafim v dané oblasti.

Co se ty¢e vzdjemného vztahu mlhoviny a hvézdy, tj. mozné excitace latky mlhoviny
pomoci ultrafialového zafeni hvézdy majici za nésledek emisni spektrum mlhoviny, dle
srovnani snimku v ¢afe Hy s modelem hvézdné atmosféry hvézda HD 37776 vyzatuje
dostatecné mnozstvi zareni k ionizaci mlhoviny IC 432.
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