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ROZDZIAL 1

Wstep

Gwiazda V838 Monocerotis (V838 Mon) jest obiektem bardzo zagadkowym. Gwiazda ta po-
jasniata w 2002 roku stajac sie jedna z najjasniejszych gwiazd Drogi Mlecznej, ale do dzis
nie udalo si¢ ustali¢, co wywotalo jej potezna erupcje. Najbardziej obiecujaca jest hipoteza o
kolizji i zlaniu si¢ dwdch gwiazd, ale wymaga ona potwierdzenia. Zaraz po eksplozji obiektu,
wokot V838 Mon dostrzezono ekspandujacy pierscien swiatta, ktéry szybko rozpoznano, jako
echo $wietlne. Jego ewolucja jest sledzona po dzien dzisiejszy, a obrazy echa trafity na oktadki
gazet i ksiagzek, nie tylko o charakterze naukowym. Obrazy echa ujawniaja strukture osrodka
pytowego wokét V838 Mon, dostarczajac wyjatkowego materiatu badawczego do studiowania
trojwymiarowego rozkladu materii rozproszonej.

Co znamienne, mimo dos¢ duzej popularnosci obiektu i echa Swietlnego wérdd astrofizykéw,
nie udalo si¢ ustali¢ pochodzenia materiatu rozéwietlonego wybuchem V838 Mon. Wysuwano
argumenty za miedzygwiazdowym pochodzeniem tej materii, ale pojawialy sie glosy, ze jest
to materia utracona przez V838 Mon na dlugo przed erupcja w 2002 roku. Ta druga interpre-
tacja oznaczataby, ze V838 Mon jest obiektem zaawansowanym ewolucyjnie, co bytoby wazna
informacja przy probach wyjaénienia eksplozji z 2002 roku. Ustalenie pochodzenia materii
echa jest wiec w bezposrednim zwiazku z wyjasnieniem zagadkowego pojasnienia V838 Mon,
ale nie tylko. Rozpoznanie rodzaju oérodka roz$wietlanego echem jest wazne dla interpreta-
cji wynikéw badan nad tréjwymiarowa struktura obszaru echa i wlasnosciami optycznymi
rozpraszajacego pylu.

W latach 2004-2006 przeprowadzono obserwacje duzego obszaru nieba wokot V838 Mon
w najnizszych przejéciach rotacyjnych molekuty CO. Czes¢ tych obserwacji zostata opubliko-
wana w Kaminski et al. (2007). Te pierwsze obserwacje o malej katowej zdolnosci rozdzielczej
pozwolily scharakteryzowaé galaktyczne (miedzygwiazdowe) otoczenie obiektu, ale przyniosty
takze detekcje emisji CO na pozycji samej gwiazdy. Detekcji dokonano 3-metrowym telesko-
pem KOSMA, ktéry w obserwowanych przej$ciach CO(2-1) i (3—-2) posiada wiazke gléwna
wielko$ci odpowiednio 130" i 82”. Na podstawie obserwacji przy tak malych katowych zdolno-
$ciach rozdzielczych trudno bylo rozstrzygnaé jakie jest pochodzenie odkrytej emisji i czy w
ogdble emisja jest w jakikolwiek sposéb zwiazana z V838 Mon. Analiza tych pierwszych obser-
wacji sugerowala, ze zrédlo jest rozciagte, ale nie byla to konkluzja pewna. Predkos¢ radialna
odkrytej emisji zgadzata sie doskonale z predkoscig masera SiO obserwowanego w kierunku
V838 Mon, co sugerowalo zwiazek z gwiazda. Z drugiej strony, szerokos¢ linii emisyjnych
CO jest bardzo mala, tj. szeroko$é¢ potéwkowa wynosi 1 km s™1, co jest bardziej typowe dla
materii o$rodka miedzygwiazdowego. Aby okreélié¢ nature emisji CO znalezionej na pozycji
V838 Mon wymagane byly obserwacje ze znaczaco lepsza katowa zdolnoscia rozdzielcza. Ta-
kie obserwacje udato si¢ autorowi zorganizowaé¢ w latach 2006-2009 na duzych teleskopach
operujacych w zakresie (sub-)milimetrowym (w procedurach aplikowania o czas obserwacyjny
bytem wspierany przez R. Tylende i S. Deguchiego).

W niniejszej pracy zaprezentowane zostang obserwacje okolic V838 Mon z kampanii ob-
serwacyjnej 20062009 w trzech najnizszych przejsciach rotacyjnych molekuty CO. Uzyskane
dane pokazuja kilka obszaréw emisji molekularnej w obserwowanych polach wokot V838 Mon,
w tym jeden dokladnie w obszarze, gdzie obserwuje sie silne echo swietlne. Celem pracy, oprocz
prezentacji wynikéw tych obserwacji, jest szczegdtowy opis emisji znalezionej w obszarze echa.



Szczegbtowej analizie zostanie poddany rozktad emisji molekularnej w réznych przejsciach oraz
warunki fizyczne emitujacego gazu (gesto$¢ materii, gestosci kolumnowe, temperatura kine-
tyczna gazu). Wyznaczone beda tez globalne parametry obloku gazu, jak jego masa, rozmiary
oraz lokalizacja w Galaktyce. Uzyskane wyniki postuza nastepnie do ustalenia pochodzenia
widocznej materii molekularnej (miedzygwiazdowa czy pochodzenia od-gwiazdowego) oraz
klasyfikacji obtoku w kontekscie znanych typéw oblokéw materii rozproszone;j.

Najwazniejszym punktem pracy bedzie ustalenie zwiazkow obserwowanej materii moleku-
larnej z osrodkiem pylowym roz$wietlonym echem. Ustali¢ nalezy przede wszystkim, jaka jest
wzajemna lokalizacja obloku CO i rozpraszajacego pyltu. Przedstawione zostana argumenty za
fizycznym zwigzkiem tych dwéch srodowisk, co otwiera droge do dyskusji nad natura obtoku
pylowego rozswietlonego echem. Przedyskutowane zostang implikacje zwigzku materii pytowej
z oblokiem CO dla problemu natury gwiazdy V838 Mon i jej otoczenia.

Pierwsze obserwacje obszaru echa w przejéciach molekuty CO, tj. z lat 2004-2006, suge-
rowaly nieznaczna zmiennos$¢ emisji. Nie zostala ona jak dotad potwierdzona, ale sugestia ta
skierowala autora na problem przetwarzania pylu w okolicach V838 Mon promieniowaniem
btysku z 2002 roku. Pyl spodziewany w okolicach V838 Mon moze posiadaé¢ powloki lodowe,
ktérych wierzchnia warstwe stanowi 16d CO. Istnieje szereg proceséw indukowanych promie-
niowaniem, ktére potrafia doprowadzi¢ do uwalniania (desorpcji) molekut CO z ziaren pytu
do fazy gazowej. Przedyskutowany zostanie problem, czy procesy te mogly doprowadzi¢ do
uwolnienia CO z plaszczy lodowych w okolicach V838 Mon pod wplywem promieniowania
rozbltysku z 2002 roku. Rozpatrzona zostanie tez mozliwo$¢ obserwacyjnego potwierdzenia
tego zjawiska, zaréwno w przypadku V838 Mon, jak i innych obiektéw wybuchowych (jak np.
supernowe). Zagadnienie to dyskutowane bedzie nie tylko w kontekscie potencjalnej zmien-
nosci radiowych linii CO, ale takze w kontekscie morfologii echa $wietlnego obserwowanego z
zakresie optycznym.



ROZDZIAYL 2

Gwiazda V838 Monocerotis i jej echo swietlne

W rozdziale tym przedstawiamy charakterystyke enigmatycznej gwiazdy V838 Monocerotis
(V838 Mon), ktérej erupcja w 2002 roku uczynila z niej jednym z najciekawszych obiektéw
w astrofizyce gwiazdowej ostatnich lat. Zaprezentowano zaréwno fakty obserwacyjne doty-
czace wybuchu gwiazdy jak i jej pdézniejszej ewolucji az do roku 2009. Przedstawiono tez
zaproponowane w literaturze proby interpretacji obserwowanych zjawisk. Wybuch gwiazdy
V838 Mon stal si¢ zrédtem spektakularnego echa $wietlnego, ktérego obrazy z Kosmicznego
Teleskopu Hubble’a staly sie ikonami wspolczesnej astrofotografii. Przedstawiamy tu gléwne
idee dotyczace samego zjawiska echa Swietlnego, prezentujemy przyktady astrofizycznych ech
Swietlnych oraz dokonujemy szczegdltowego opisu echa wokét V838 Mon obserwowanego w
zakresie optycznym i podczerwonym.

2.1 V838 Mon i jej wybuch w 2002 roku

2.1.1 Wybuch gwiazdy V838 Mon

Gwiazda V838 Mon zostala odkryta 6 stycznia 2002 roku (Brown et al. 2002) jako obiekt o
jasnosci V =10 mag i zostala przedstawiona w pierwszych komunikatach jako gwiazda nowa.
Inspekcja obserwacji sprzed 6 stycznia pokazata, ze obiekt znajdowal sie w stanie pojasnienia
juz 1 stycznia 2002, ale nie byl widoczny na obrazach nieba przed 26 grudnia 2001 (Bedient
2002) (inne obserwacje archiwalne oméwione beda w Rozdz. 2.1.2). Zmiennosé gwiazdy oka-
zala sie nietypowa. Krzywe blasku wybuchu V838 Mon znajduja sie na Rys. 1. Od momentu
odkrycia obiekt nieznacznie jasnial osiagajac maksymalna jasno$é 12 stycznia 2002 na pozio-
mie V =9.9 mag, po czym nastapil tagodny spadek jasnosci kontynuowany do konca stycznia
2002, kiedy gwiazda osiagneta jasnos¢ V' =10.9 mag. 1 lutego 2002 obserwacje pokazaly, ze
obiekt pojasniat do okoto V' =8 mag i wciaz zwickszal swoja jasnoéé¢ w tempie 0.1 mag na go-
dzine (Kimeswenger et al. 2002; Skoda et al. 2007). Maksymalna jasno$é wielkosci V'=6.8 mag
zostala osiagnigta 7 lutego 2002 (Henden 2007b), po czym nastapil szybki spadek jasnosci o
charakterze eksponencjalnym (na liniowej skali gestosci strumienia) o AV=1.4 mag w ciagu
18 dni. Gwiazda znowu zaczeta jasnie¢, osiggajac tym razem lokalne maksimum 9 marca 2002
na poziomie V =7.1 mag. Niewielki wzrost jasnosci nastapil jeszcze 28 marca 2002, ale zaraz
potem gwiazda zaczeta znaczaco stabnaé, tak ze jej jasno$é osiagneta V=15 mag okoto 13
maja 2002. Obiekt znalazt sie w poblizu Stonca i dalsza jego ewolucja nie mogta by¢ $ledzona
az do jesieni 2002 roku. Ten gwaltowny spadek jasnosci do 15 mag zakonczyl faze wybuchu
V838 Mon. Ewolucja obiektu po wybuchu bedzie opisana w Rozdz. 2.1.4, a bardziej szczegd-
towy opis zmiennoéci fotometrycznej V838 Mon w trakcie wybuchu znajduje si¢ w Henden
(2007Db).

Przy znanej obecnie odlegtosci 6 kpe do V838 Mon (Afsar & Bond 2007; Sparks et al. 2008,
patrz tez Rozdz. 2.3.3), w maksimum blasku gwiazda musiala osiagna¢ poziom mocy promie-
niowania ~10% L (Tylenda 2005; Sparks et al. 2008), bedac wtedy jedna z najjaéniejszych
gwiazd Drogi Mlecznej.

Wybuch V838 Mon charakteryzowal si¢ zmiennymi w czasie indeksami barwy. Ewolucje
obiektu w trzech barwach poréwnano na Rys. 1. W okresie wstepnego pojasnienia, w trak-
cie ktérego obiekt zostal odkryty, okreslono (B — V') na poziomie ~1.9 mag, podczas gdy



w maksimum blasku indeks ten spadl do ~1 mag; w trakcie gwaltownego spadku jasnosci
definiujacego koniec wybuchu w kwietniu 2002, obiekt stal si¢ bardzo czerwony, tak ze indeks
barwy wzrést do (B — V') ~2.7 mag. Poréwnujac krzywe blasku w réznych barwach mozna
dostrzec, ze ostatni wybuch majacy maksimum 28 marca 2002 widoczny jest najwyrazniej w
podczerwonych pasmach Rclc i prawie niedostrzegalny w pasmach UB.

Zmienny kolor w trakcie wybuchu zwigzany jest ze zmieniajaca si¢ temperatura Swiecacego
obiektu (Tylenda 2005). Obserwacje spektroskopowe potwierdzaja to spostrzezenie (Munari
et al. 2002a, 2007a). Tylenda (2005) zebral obserwacje fotometryczne i spektroskopowe dla
obiektu i przedstawil kompleksowo zmienna temperature efektywna obiektu w trakcie wybu-
chu (patrz tez Munari et al. 2007a). Odsylamy czytelnika do Rys. 2 w Tylenda (2005) w celu
przesledzenia szczegdtowej zmiennosci temperatury V838 Mon podczas wybuchu. Tutaj opi-
szemy tylko charakter zmian temperatury dla najwazniejszych momentéw na krzywej blasku
V838 Mon za Tylenda (2005). W trakcie wstepnego pojasnienia obiekt charakteryzowal sie
temperaturami T,g=4500-5500 K, typowymi dla typéw widmowych G. W maksimum blasku (i
w jego okolicach) temperatura przekroczyta nieznacznie 7000 K, co odpowiada wezesnym pod-
typom widmowym F. Po tej fazie nastapil znaczny spadek temperatury, tak ze na poczatku
marca 2002 temperatura obiektu odpowiadata typom K. Spadek temperatury byl kontynu-
owany poprzez wszystkie podtypy widmowe M, az do osiagniecia przez obiekt Tog=2000 K, co
nastapito pod koniec maja 2002, kiedy to gwiazda jednoczesnie osiagneta najmniejszg jasnosé
w zakresie optycznym.

Jak pokazal Tylenda (2005), zmianom temperatury towarzyszyly dosé spektakularne zmia-
ny promienia obiektu (oryginalnie w pracy okreslone dla odleglosci 8 kpc). Przeskalowane do
odlegtosci 6 kpc rozmiary gwiazdy byly rzedu 200 R we wstepnej fazie wybuchu i wzrosty
do ~2000 Rg w trakcie gléwnego wybuchu. W momencie osiagniecia przez obiekt najnizszej
temperatury i jasnosci, promien byt wciaz rzedu 1000 R . Z uwagi na wielkie rozmiary, bardzo
niska temperature i pewne podobienstwo cech widmowych V838 Mon do brazowych kartow w
tej najchlodniejszej fazie, obiekt sklasyfikowano jako pierwszy obserwowany przypadek nad-
olbrzyma typu widmowego L (Evans et al. 2003).

Wraz z obnizeniem temperatury obiektu do wartosci typowych dla posrednich typéw M
(co nastapito przed polowa kwietnia 2002, Henden et al. 2002), w widmie pojawily sie cha-
rakterystyczne pasma tlenkéw, gtéwnie TiO 1 VO (np. Kolev et al. 2002), $wiadczace o tym,
iz $rodowisko, gdzie pasma te powstaja, jest tlenowe (tzn. wzgledna zawarto$¢ wegla do tlenu
w tym $rodowisku jest wigksza od jednosci C/O<1). Warto dodaé¢ w tym miejscu, ze widma
V838 Mon uzyskane w trakcie wybuchu nie zdradzaly wyraznych anomalii sktadu chemicznego
materii wzgledem sktadu Stonca. Kipper & Skoda (2007) wyznaczyli metalicznosé obiektu na
[Fe/H]=-0.4 i zauwazyli nadobfitos¢ litu.

Obserwacje spektroskopowe od momentu odkrycia obiektu poprzez caly wybuch poka-
zywaly obecno$é¢ profili typu P-Cyg, ktore swiadczyly o znacznej utracie masy. Predkosci
wyplywu §ledzone w réznych systemach linii dawaly wartosci nie wieksze niz ~500 km s,
ale wiekszo$é¢ masy zostala prawdopodobnie utracona z predkoécia 250-350 km s~! (por. Ty-
lenda 2005; Crause et al. 2003). Po nieregularnym ksztalcie profili linii (np. Crause et al.
2003) mozna stwierdzi¢, ze utrata masy nie miata charakteru sferycznie-symetrycznego. Do
podobnej konkluzji prowadzi¢ moga obserwacje interferometryczne obiektu w podczerwieni
wykonane prawie 3 lata po wybuchu (Lane et al. 2005). Nie ustalono dokladnie, jaka ilo$¢
materii zostala utracona w trakcie catego wybuchu. Proby oszacowanie calkowitej masy daja
wartoéci w szerokim przedziale 0.0025-0.3 My (Tylenda 2005, Soker & Tylenda 2007a, oraz
zamieszczone tam referencje).

2.1.2 Progenitor, towarzysz B3 V, oraz otoczenie V838 Mon

Po tym jak V838 Mon drastycznie zmniejszyta swa jasnosé oraz temperature, a obiekt stat
sie dostepny do obserwacji po koniunkgji ze Stonicem, tj. na jesieni 2002, w krétkofalowym za-
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Rys. 1: Krzywe blasku V838 Mon w filtrach BV I dla wybuchu V838 Mon w 2002 roku. Dane
pochodza ze strony internetowej V. Goranskijego (http://jet.sao.ru/~goray/v838mon.htm),
gdzie zebrano dane fotometryczne z réznych Zrédel (por. Goranskij et al. 2007).
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Rys. 2: Krzywe blasku V838 Mon w filtrach BV I od poczatku wybuchu do roku 2010. Dane
pochodza ze strony internetowej V. Goranskijego (http://jet.sao.ru/~goray/v838mon.htm),
gdzie zebrano dane fotometryczne z réznych zrédet (por. Goranskij et al. 2007). Prezentowane
pomiary w filtrze I zrobiono w systemach Cousinsa (I¢) i Johnsona (1) (wartosci I; sa mniej
liczne i znajduja si¢ nieco powyzej krzywej wyznaczonej pomiarami I¢). Przerywana linia
zaznaczono poziom jasnosci uktadu gwiazd w barwie B zgodnie z wartoscia wyznaczong z
obserwacji archiwalnych.
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kresie widma dostrzezono obecno$¢ struktur typowych dla goracej gwiazdy typu B (Desidera
& Munari 2002; Wagner & Starrfield 2002). Obserwacje fotometryczne i spektroskopowe po-
kazaly, ze widmo widoczne w pasmach U B przypisa¢ mozna gwiezdzie typu B3V (Munari et
al. 2002b, ale patrz dyskusja w Tylenda et al. (2005)). Na podstawie obserwacji Kosmicznym
Teleskopem Hubble’a ustalono, ze separacja miedzy V838 Mon i gwiazda B3V jest mniejsza
niz 01 (Munari et al. 2007a; Tylenda et al. 2005), co odpowiada 600 AU na odleglosci 6 kpe.
Nie byto jasne, czy odkryta goraca gwiazda jest fizycznie zwiazana z obiektem, ktory ulegt
erupcji na poczatku 2002 roku, czy jest tylko gwiazda przypadkowo lezaca na linii widzenia
ku V838 Mon. Dopiero w pracy Tylenda et al. (2009) pokazano, ze gwiazda B3V i V838 Mon
tworzg fizycznie uktad podwdjny. Stwierdzenie to oparto na obserwacjach spektroskopowych z
2005 roku, w ktérych widaé slady oddziatywania materii odrzuconej przez V838 Mon w 2002
roku z goraca gwiazda B3V (patrz Rozdz. 2.1.4).

Afsar & Bond (2007) zidentyfikowali trzy inne gwiazdy typéw widmowych B3-6V, znaj-
dujace sie w polu wokét V838 Mon (tj. w promieniu 45” od V838 Mon). Gwiazdy te charak-
teryzuja sie podobnym poczerwienieniem miedzygwiazdowym co V838 Mon i jej towarzysz,
oraz znajduja sie na podobnej predkosci radialnej (Munari et al. 2007a). Afsar & Bond (2007)
postuluja, ze V838 Mon i zidentyfikowane gwiazdy B naleza do gromady otwartej i wyzna-
czyli odlegloéé do tej gromady na d=6.2+1.2 kpc. Wartos¢ ta pozostaje w zgodzie z innymi
wyznaczeniami odlegtosci do V838 Mon (patrz dalej).

Duzo wysitku wlozono w ustalenie wtasnoéci progenitora! V838 Mon. Obiekt zostal odna-
leziony na plytach fotograficznych z Obserwatorium w Sonnenbergu i z Instytutu Astronomii
w Sternbergu z lat 1928-1994 (Goranskij et al. 2004) oraz w kilku przegladach nieba w za-
kresie optycznym i w bliskiej podczerwieni (Kimeswenger et al. 2002; Goranskij et al. 2004;
Kimeswenger & Eyres 2006). Obserwacje te wskazuja, ze system byl jasnosci B ~15.8 mag
(por. Rys. 2) i nie ma przekonujacych argumentéw na znaczna zmiennosé obiektu przed wy-
buchem w 2002 roku. Tylenda et al. (2005) zebrali archiwalne pomiary jasnosci V838 Mon
sprzed 2002, aby okredli¢ typ widmowy i klase jasnoséci obiektu przed erupcja w 2002 roku.
Wiymniki tej analizy sa nieco uzaleznione od zalozonej wielkosci poczerwienienia miedzygwiaz-
dowego w kierunku obiektu, ale generalna konkluzja jest taka, ze przed 2002 rokiem na pozycji
V838 Mon znajdowal sie uktad dwéch gwiazd o masach z zakresu 5-10 M. Sama V838 Mon
byla gwiazda ciagu gltéwnego typu B3-4 albo protogwiazda o typie widmowym bliskim AQ.5.
7 analizy tej wynika réwniez, ze obiekt musiat by¢ mlody.

Wybuch gwiazdy V838 Mon stal sie Zrédlem spektakularnego echa $wietlnego, ktérego
obecnos¢ $wiadcezy o tym, ze w poblizu obiektu musi si¢ znajdowa¢ materia rozproszona za-
wierajaca pyt. Echo swietlne V838 Mon bedzie szczegbétowo opisane w Rozdz. 2.3.1.

van Loon et al. (2004) na podstawie analizy obserwacji ekstrahowanych z przegladéw nieba
o niskiej czulosci i maltej katowej zdolnosci rozdzielczej, postulowali istnienie ,szeregu” otoczek
gazowo-pytowych wokét obiektu, z ktérych najwicksza miataby byé widoczna w najnizszym
przejéciu rotacyjnym CO i posiadaé srednice okoto 1°. Postulaty te spotkaly sie z krytyka
(Tylenda et al. 2005), a Kaminski et al. (2007) przedstawili obserwacje w liniach CO o duzo
lepszej jakosci, ktore definitywnie zaprzeczyly istnieniu tej ogromnej struktury. Kaminski et
al. (2007) przedstawili tez gleboka mape obszaru wokol V838 Mon o wielkosci 3.4 stopni
kwadratowych w niskich przejsciach rotacyjnych CO, ktora pokazata obecnoéé kilku obtokow
molekularnych w obserwowanym obszarze, ale zaden z nich nie moze by¢ zwigzany z V838
Mon ze wzgledu na duze odleglosci katowe od obiektu (tj. wigksze niz 40" czyli ~70 pc na
odleglosci 6 kpc). Wyniki te potwierdzily wniosek wyciagniety przez Tylenda et al. (2005)
na podstawie analizy obrazéw z satelity IRAS i katalogéw oblokéw miedzygwiazdowych, ze
V838 Mon nie jest zwiazana z zadnym gestym (ciemnym) oblokiem miedzygwiazdowym. W
Kaminski et al. (2007) pokazano, ze na pozycji gwiazdy istnieje emisja molekularna, ktéra

!z braku polskiego odpowiednika angielskiego terminu progenitor, oznaczajacego tu obiekt, ktérym V838
Mon byta przed wybuchem w 2002, pozostaniemy przy angielskim terminie.
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moze by¢ rozciagta. Nie bylo jednak jasne, jakiego pochodzenia jest ta emisja. Jej predkosé
radialna doskonale zgadzala si¢ z predkoscig radialng masera SiO przypisywanego V838 Mon
(Deguchi et al. 2005, patrz tez dalej) i wysunieto hipoteze, ze moze byé to emisja z materii
utraconej przez gwiazde. Emisja ta jednak jest bardzo waska (szeroko$é potéwkowa wielkosci
1 km s71), co sugerowato miedzygwiazdowe pochodzenie §wiecacego gazu. Obserwacje te staly
sie bezposrednia motywacja do dalszych badan emisji CO przedstawionych w niniejszej pracy.

2.1.3 Fizyczna interpretacja wybuchu i obiekty podobne do V838 Mon

Charakterystyka obserwacyjna wybuchu V838 Mon znacznie odbiega od jakiejkolwiek grupy
klasycznych obiektow wybuchowych znanych astrofizyce. Zaproponowano szereg modeli na
wyjasnienie natury obiektu, wéréd ktérych wymienimy tylko kilka najpopularniejszych. Pierw-
sze interpretacje sugerowaly, ze V838 Mon jest gwiazda nowa (np. lijima & Della Valle 2002).
Szybko jednak okazalo sie, ze jej ewolucja znacznie odbiega od spodziewanej dla klasycz-
nych nowych. Munari et al. (2002a) zaproponowal, ze obiekt moze naleze¢ do nielicznej grupy
obiektéw typu FG Sge (nazywanych czesto po ang. born again), w przypadku ktérych gwiazda
post-AGB (po asymptotycznej galezi olbrzyméw, ang. asymptotic giant branch) doswiadcza
rozblysku helowego (tj. zaczyna pali¢ hel). Lawlor (2005) z kolei zaproponowal model, w
ktorym V838 Mon bylaby obiektem typu FG Sge z dodatkowym epizodem akrecji maja-
cym miejscem podczas blysku helowego. Soker & Tylenda (2003) zaproponowali wyja$nienie
erupcji, wedtug ktérego progenitor V838 Mon ulegl zderzeniu i zlaniu si¢ z malo-masywna
gwiazda. Retter & Marom (2003) (patrz tez Retter et al. 2006) rozwazali podobny scena-
riusz, gdzie gwiazda przechodzaca w stadium nadolbrzyma pochtania znajdujace sie wokot
niej planety. R6zne modele wybuchu V838 Mon sg krytycznie dyskutowane w pracy Tylenda
& Soker (2006), za ktéra wymienimy tylko kilka gléwnych wnioskéw odnosnie dyskutowa-
nych tam modeli wybuchu. Wiele z zaproponowanych modeli bazuje na zatozeniu, ze V838
Mon jest obiektem wyewoluowanym (np. gwiazda AGB, post-AGB albo uklad zwierajacy
biatego karta), co jest sprzeczne z opisanymi powyzej ustaleniami, co do natury progenitora
V838 Mon. Czesé modeli zaktada, ze wybuch byl zasilany reakcjami termojadrowymi, co jest
sprzeczne z obserwowana ewolucja obiektu ku ekstremalnie niskim temperaturom. Erupcje
wywotane reakcjami jadrowymi, jak w przypadku nowych czy obiektow FG Sge, predzej czy
pézniej prowadza do ujawnienia goracych obszaréw obiektu o temperaturze rzedu 10° K. V838
Mon pozostaje do dzi§ chtodnym obiektem (Teg ~2500 K) (Kaminski et al. 2009; Tylenda et
al. 2010), wigc modele takie mozna wykluczyé. Dla produktéw reakeji termojadrowych spo-
dziewane sa takze pewne anomalie sktadu chemicznego materii, ktorych nie stwierdzono w
przypadku V838 Mon. Najbardziej obiecujace sa ,modele grawitacyjne”, gdzie energia wy-
buchu jest generowana w wyniku akrecji ciala o niewielkiej masie na progenitora V838 Mon.
Model planetarny, ktéry wymaga, aby na gwiazde spadly przynajmniej trzy planety w niemal
réwnym odstepie czasu jednego miesiaca (Retter et al. 2006, 2007), wydaje si¢ mato prawdo-
podobny, ale model kolizji i zlania si¢ dwoch gwiazd zaproponowany przez Tylende i Sokera
(Soker & Tylenda 2003; Tylenda & Soker 2006) zadowalajaco ttumaczy dostepne obserwacje
V838 Mon. W modelu tym progenitor V838 Mon o masie 5-10 M, ulega zderzeniu z proto-
gwiazda o masie okolo 0.1-0.5 Mg . Zderzenie prowadzi do zlania sie gwiazd w jeden obiekt
(ang. merger). Pochodzenie malo-masywnej protogwiazdy nie zostalo okreslone, tj. mogta ona
naleze¢ do ukltadu wielokrotnego razem z progenitorem V838 Mon i gwiazda B3V, ale mogta
tez ulec zderzeniu jako obiekt pochodzacy z zewnatrz.

Istnieje kilka innych obiektéw wybuchowych o podobnej charakterystyce obserwacyjnej co
V838 Mon. Wszystkie te obiekty czasem nazywa sie wspoélnie czerwonymi nowymi (ang. red
novae), aby podkresli¢ ich szczegdlna ceche obserwacyjna, tj. ewolucje po wybuchu do bardzo
niskich temperatur. Poza V838 Mon do grupy tej zaliczy¢ mozna dwa inne obiekty w Drodze
Mlecznej, tj. V4332 Sgr, ktéra ulegta erupcji w 1994 roku (Martini et al. (1999), patrz tez
Kaminski et al. (2010) i zawarte tam referencje) oraz V1309 Sco, ktérej eksplozje obserwowano
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w 2008, a jej przynaleznosé do czerwonych nowych wymaga jeszcze potwierdzenia (Mason et
al. 2010). Obiekty podobne do V838 Mon obserwowano tez w innych galaktykach. Pierwszy
tego typu obiekt, M31 RV, byl obserwowany w Galaktyce Andromedy w roku 1988 (Rich et
al. 1989; Mould et al. 1990), a ostatnie lata przyniosty odkrycia jeszcze bardziej odlegltych
obiektéw tego typu: M85 OT2006-1 (Rau et al. 2007) oraz NGC 300 OT2008-1 (Kashi et al.
2010, i zawarte tam referencje).

2.1.4 Ewolucja V838 Mon po wybuchu do poczatku 2010 roku

Reprezentacyjne krzywe blasku V838 Mon od wybuchu do roku 2010 pokazano na Rys. 2.
Po osiagnieciu najnizszej jasnosci w pasmach optycznych zaraz po wybuchu, gwiazda za-
czela nieznacznie jasnieé¢, najbardziej wyraznie w zakresie czerwonym i bliskiej podczerwieni.
Blask obiektu pozostawal staty w krotkofalowym pasmie U, ktory byt zdominowany strumie-
niem od gwiazdy B3 V; dla pasma U jasno$é¢ ustalita si¢ przy wartosci 16.6 mag. Strumien
w pasmach BV po niewielkim wzroscie ustabilizowal sie do poczatku 2004 roku na poziomie
B=16.5 mag oraz V=15.5 mag, podczas gdy na wickszych dtugosciach fali obserwowano w
tym czasie nieznaczny spadek strumienia. Spadek w pasmach RI trwal do potowy 2005 roku,
a jasnos¢ zatrzymala sie przy wartosciach Rc=13.3 mag i Ic=10.4 mag. W takim stanie
jasnos¢ gwiazdy pozostawala niemal niezmienna az do pazdziernika 2006, kiedy odnotowano
szybki spadek jasnosci obiektu gltéwnie w pasmach krétkofalowych (Bond 2006). Minimum
zostalo osiggniete w potowie grudnia 2006 przy amplitudach AB=1.15 mag, AV =0.55 mag
i ARc=0.10 mag (Munari et al. 2007b). Spadek jasnosci okazal si¢ krétkotrwaly i gwiazda
wrocita do poprzednich jasnosci na poczatku stycznia 2007 roku (Munari et al. 2007b). W
pierwszych doniesieniach o tym zjawisku interpretowano je jako efekt zaé¢miewania (Munari
et al. 2007b), albo pochlaniania goracej gwiazdy przez chtodnego nadolbrzyma (Bond 2006).
Szybko jednak sie okazalo, ze po owym ,zaémieniu” nastapito kolejne ostabienie blasku gora-
cej gwiazdy, ktére bylo kontynuowane przynajmniej do poczatku 2010 roku (por. Goranskij &
Barsukova 2008; Kolka et al. 2009). Blask obiektu spadl duzo ponizej amplitudy charaktery-
zujacej ,zacmienie”; np. w pasmie B jasnos$¢ spadita do wartoéci 18.4 mag. Pomiary jasno$ci
obiektu na skalach czasowych rzedu godzin pokazuja nieregularna zmiennosé obiektu o ampli-
tudzie nawet kilku mag (pasmo U) (H. Bond i V. Goranskij — prywatna komunikacja), ktéra
wskazuje na efekt przestanianie goracej gwiazdy przez rozproszona i niejednorodna materie
zawierajaca pyl (patrz dalej).

Jeszcze w 2005 roku zaobserwowano w widmie V838 Mon jasniejace linie emisyjne, gtownie
nalezace do multipletéw [Fell] i Fell (Barsukova et al. 2006; Kaminski et al. 2009). W 2006 roku
obserwowano takze silne emisje w liniach wodoru serii Balmera (Munari et al. 2007b). Emisje
staly sie szczegdlnie silne bezposrednio przed ,za¢mieniem” w pazdzierniku 2006 i byty obser-
wowane jeszcze po ,zaémieniu” (Munari et al. 2007b), ale wkrétce potem zanikly (Goranskij
& Barsukova 2008). Linie te nie mogly sie formowaé¢ w $rodowisku zwiazanym z chtodnym
nadolbrzymem, poniewaz jego temperatura byla stanowczo za niska (Teg=2500 K, Kaminski
et al. 2009). Na podstawie szczegbélowe]j analizy profili linii emisyjnych [Fell], Tylenda et al.
(2009) zaproponowali interpretacje pojawienia sie tych stosunkowo wysoko wzbudzonych li-
nii. Wedlug nich emisja pochodzila z materii odrzuconej przez V838 Mon i zblizajacej si¢ do
towarzysza B3V, ktorego promieniowanie jest w stanie fotojonizowaé Fel. W miare zblizania
sie materii do goracej gwiazdy, fotojonizacji ulegaly coraz wieksze obszary zajmowane przez
te materie, co dawalo jasniejace linie [Fell] i Fell. Kiedy do towarzysza dotarly bardziej ge-
ste obszary odrzuconej materii, ich ekstynkcja spowodowalta ostabienie blasku gwiazdy B3V
dajac obserwowane ,zalmienie” i nastepujace po nim nieregularne zmiany blasku obiektu
w krétkofalowym zakresie widma. Zaproponowana przez Tylenda et al. (2009) interpretacja
obserwacji stanowi silny argument za fizycznym zwiagzkiem gwiazdy B3V z obiektem, ktéry
ulegt eksplozji w 2002 roku.

W widmach V838 Mon uzyskanych po wybuchu obserwuje si¢ struktury widmowe, ktére
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swiadcza o wciaz trwajacej silnej utracie masy przez gwiazde (Munari et al. 2007a; Kaminski
et al. 2009; Tylenda et al. 2009, 2010). Predkosé graniczna wyplywu okreslona zostala na
Voo=215 km s~! (Tylenda et al. 2009). Jednoczeénie obserwuje si¢ tez materi¢ opadajaca na
gwiazde (Tylenda et al. 2009, oraz zamieszczone tam referencje). Wyplyw obserwowany w
liniach absorpcyjnych o réznej ekscytacji wskazuje na bardzo niejednorodny rozklad mate-
rii wzdluz linii widzenia (Tylenda et al. 2009, 2010). Wyplyw ten jest zmienny na skalach
czasowych rzedu kilku miesiecy (Tylenda et al. 2010). Obserwowana charakterystyka wiatru
moze by¢ zwigzana ze zmiennym tempem utraty masy (Tylenda et al. 2009). Nie jest jasne,
co napedza wiatr V838 Mon.

23 lutego 2005 Deguchi et al. (2005) odkryli aktywnosé masera SiO na pozycji gwiazdy
V838 Mon. Obecno$¢ masera mozna powiaza¢ z najblizszym otoczeniem nadolbrzyma po-
wstalego w trakcie wybuchu V838 Mon. Emisja maserowa zostala zarejestrowana w naj-
nizszym stanie rotacyjnym SiO J=1-0 dla stanéw wibracyjnych v=1 i v=2 (czgstosci tych
przejsé to odpowiednio 43.12 GHz i 42.82 GHz). Centrum emisji znajduje si¢ na predkosci
Visr=b4 km s~! (Visr oznacza w calej tej pracy predkosé mierzong wzgledem Lokalnego
Standardowego Ukladu Spoczynkowego, ang. local standard of rest), ktéra utozsamié¢ mozna
z predkodcia systemowa nadolbrzyma w uktadzie V838 Mon. Obserwacje wskazuja, ze masera
SiO nie byto w kierunku V838 Mon w roku 2003, a regularne obserwacje zrédta pokazaty, ze
maser ten stale zwigckszal swoja jasnos¢é w latach 2005-2006 (Deguchi et al. 2007; Claussen et
al. 2007). W 2009 roku odkryto uaktywnienie si¢ masera SiO w linii J=2-1 v=1 (86.243 GHz)
(Deguchi et al. 2009), ktérego nie zarejestrowano wezesniej mimo glebokich integracji w tym
przejéciu. Pomimo préb nie udato sie jak dotad zarejestrowaé emisji maserow OH i HoO z
kierunku V838 Mon (Deguchi et al. 2007; Claussen et al. 2007, oraz prywatne kontakty).

W marcu 2008 przy uzyciu teleskopu XMM-Newton udato si¢ zarejestrowaé na pozycji
V838 Mon Zrédlo emisji rentgenowskiej (Antonini et al. 2009). Widmo Zrédla wskazuje na
obecnoéé¢ dwéch komponentéw emisyjnych o temperaturach 106 K i 107 K. Obserwacje po-
wtorzone w styczniu 2010 przy uzyciu teleskopu Chandra (Antonini et al. 2009) oraz wcze-
$niejsze obserwacje z marca 2003 (Orio et al. 2003; Orio 2007) nie daly detekcji na pozycji
V838 Mon, sugerujac zmienno$¢ zrodta odkrytego w 2008 roku. Pochodzenie wysokoenerge-
tycznego promieniowania z kierunku V838 Mon moze wiazaé sie z aktywnoscig magnetyczna
obiektu powstalego na skutek zlania sie gwiazd, zgodnie z przewidywaniami w Soker & Ty-
lenda (2007D).

Jak juz sygnalizowano powyzej, sama fotosfera obiektu, ktory ulegl erupcji w 2002 roku,
pozostaje bardzo chlodna az do ostatnich dostepnych obserwacji z poczatku 2009 roku wlacz-
nie (Tylenda et al. 2010). Od momentu konica wybuchu, kiedy to temperatura spadta do
Ter ~2000 K (Tylenda 2005), obiekt ogrzal sie tylko do temperatury okolo 2500-3000 K
(Kaminski et al. 2009; Tylenda et al. 2010). Otacza go materia o temperaturze kilkuset K,
ktérej pochodzenie jest prawdopodobnie zwiazane z silnym wiatrem V838 Mon (Tylenda et
al. 2009).

2.2 Echo swietlne V838 Mon

Ponizej opisano szczegdltowo zjawisko echa swietlnego, ktorego zrozumienie jest istotne dla wy-
nikéw prezentowanych w niniejszej pracy. Zaprezentowano przyktady obserwowanych zjawisk
tego typu. Opisano réwniez szczegétowo echo samej V838 Mon.

2.2.1 Zjawisko echa $wietlnego

Zjawisko echa $wietlnego zostalo szczegdélowo opisane w szeregu artykutéw, do ktorych refe-
rencje podane zostana na koncu tego rozdzialu. Ponizszy opis echa jest wzorowany gléwnie
na pracach Tylenda (2004) i Sugerman (2003).
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Rys. 3: Lewy panel: konfiguracja uktadu zrédto-obserwator-element rozpraszajacy, ktéry zo-
stal szczegdlowo opisany w tekécie. Prawy panel: geometria echa dla dwéch wymiaréw w
plaszczyznie zz (rysunek za Tylenda 2004). Daleki obserwator znajduje sie na gorze.

Powstanie echa $wietlnego wymaga istnienia zrédla $wiatta o zmiennej jasnosci (dajacego
rozblysk) i osrodka pylowego, ktéry bedzie rozpraszal impuls Swiatla zwiazany ze zmiennoscia
zrodta w kierunku obserwatora. W wyniku skoniczonej predkosci swiatta i faktu, ze rozproszone
promieniowanie ma do przebycia dluzsza droge optyczna niz Swiatlo docierajace bezposrednio
ze zrdédla do obserwatora po linii prostej, to rozproszone promieniowanie dociera do obserwa-
tora pozniej niz impuls Swiatta od samego zrodia. Taki ,zapdzniony” sygnal nazwano echem
poprzez analogie do zjawiska akustycznego. Echo mozna traktowaé jako specjalny przypadek
mgtawicy refleksyjnej oswietlanej zmiennym w czasie zrédlem promieniowania.

Rozwazmy sytuacje przedstawiong schematycznie na lewym panelu Rys. 3. Niech plasz-
czyzna zy jest plaszczyzng nieba, o§ z jest skierowana w kierunku obserwatora, a zrédlo S
znajduje si¢ w poczatku uktadu wspoétrzednych zyz. Obserwator O znajduje si¢ w odlegtosci
d od zrédta. W odlegtosci 7 = /22 + y2 + 22 od zrédla znajduje si¢ element rozpraszajacy E
(powiedzmy oblok pytu). Jego odleglo$é rzutowana na plaszczyzne nieba wynosi p = rsinf.
Zalézmy teraz, ze zrédto wysyla sygnal Swietlny w momencie ty = 0, ktéry jest rejestrowany
przez obserwatora w momencie tg, a ktéry rozproszony przez element E dociera do obser-
watora w momencie pozniejszym tp > tg. Jesli przez [ oznaczyé odlegtosé elementu E od
obserwatora O, gdzie | = /22 + y2 + (d — 2)2, to mozna zapisaé, ze

ct=dtrl=dtJa?+y?+22 4 a2+ 2+ (d-2)2 (1)

przy czym zauwazmy, ze d = ctg. Réwnanie (1) jest réwnaniem elipsoidy, w ktérej ogni-
skach znajduja sie obserwator O i zrédlo S. Rownanie to ma nastepujaca wazna interpretacje:
jesli zamiast pojedynczego elementu rozpraszajacego mamy sytuacje, gdzie materia pylowa
wypelnia cala przestrzen, to (zakladajac, ze dochodzi tylko do pojedynczych rozproszen) pro-
mieniowanie odbierane przez obserwatora w momencie ¢ moze w ogélnosci pochodzié od pytu
znajdujacego sie na elipsie opisanej réwnaniem (1). Ujmujac to jeszcze inaczej mozna napi-
saé, ze elipsoida jest powierzchnia, ktéra daje rozproszone promieniowanie o takim samym
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zapdznieniu czasowym. W wiekszo$ci sytuacji astrofizycznych odlegltosci elementéw rozpra-
szajacych od Zrodia sa bardzo mate w poréwnaniu z odlegtoscia zrédto—obserwator i mozna
dokonaé uproszczenia, ze | = d — z. Upraszcza to réwnanie (1) do postaci

22 % = (ct)? + 22ct, (2)

co jest rownaniem paraboloidy ze zrédtem S w ognisku. Dla ulatwienia dalszego wywodu
zredukujemy rozwazang sytuacje do dwéch wymiaréow robiac ciecie wzdtuz plaszczyzny wxz.
Réwnanie (2) redukuje sie wtedy do réwnania paraboli

z=— - —, (3)

ktore jest czasem nazywane rownaniem echa. Dla odleglego obserwatora rozproszony impuls
Swiatta rejestrowany w danym momencie ¢ moze pochodzi¢ tylko z obszaréw przecinanych
opisana wyzej parabola (paraboloida w trzech wymiarach).

Zajmiemy sie teraz zmianami echa w czasie z perspektywy obserwatora. Jesli zrodto wyemi-
towato bardzo krétki blysk swiatta w momencie tg = 0, to obserwator zobaczy w momentach
t =1/c oraz t = 2/c pyl rozéwietlony echem na paraboloidach odpowiadajacych odpowiednio
ct=1 oraz ct=2. Zilustrowano to dla dwéch wymiaréw na prawym panelu Rys. 3. W rzeczy-
wistych sytuacjach dlugo$¢ trwania impulsu emitowanego przez zrédlo bedzie trwata pewien
skoniczony okres czasu. Rozproszony sygnal odbierany przez obserwatora pochodzié¢ bedzie
wtedy z obszaréw zawartych pomiedzy dwiema parabolami odpowiadajacymi momentom po-
czatku i konca impulsu. Jesli blysk trwal od momentu t = 1/c do t = 2/¢, obserwator w
momencie ¢t = 2/c bedzie widzial pyl zawarty pomiedzy parabolami dla ct=1 oraz ct=2. Roz-
wazmy jeszcze sytuacje, kiedy btysk §wiatta rozpoczal sie w chwili tg = 0 1 trwal do momentu
t = 1/c, a obserwator dokonuje obserwacji w momencie konca bltysku ¢t = 1/c. Zobaczy wtedy
pyl zawarty wewnatrz paraboloidy dla ct=1. Analogicznie, jesli blysk trwa jeszcze dtuzej, po-
wiedzmy od ty = 0 do t = 2/c, a obserwator dokonuje obserwacji w momentach ¢ = 1/c i
t = 2/c, to zobaczy pyl zawarty wewnatrz paraboloid dla odpowiednio ct=1 oraz ct=2. Zo-
baczy wiec pozorny efekt ekspansji echa. Zwréémy uwage, ze z czasem najefektywniej (tj. w
sensie penetrowanej objetosci w czasie) oswietlane sa obszary przed zrédlem (tj. dla z > 0),
natomiast bardzo stabo penetrowane sg obszary za Zrodiem.

Wyglad echa i charakter jego zmian w czasie bedzie znaczaco zalezal od rozkladu pytu
wokoét Zrédia. 7 astrofizycznego punktu widzenia mozna wydzieli¢c dwie charakterystyczne,
ale znacznie wyidealizowane sytuacje: (7) kiedy pyl skupiony jest w obrebie sferycznej otoczki
wokot Zrédla oraz (i) kiedy mamy do czynienia z plasko-réwnolegla warstwa materii. Te dwie
sytuacje analizujemy ponizej za praca Tylenda (2004).

Zmiany wygladu echa dla sferycznej otoczki przedstawiono schematycznie na lewym panelu
Rys. 4. Niech sferyczna otoczka ma promien rg. Dla odleglego obserwatora echo pojawia si¢
na pozycji zrodta w momencie t=0, przyjmuje forme pierscienia o rosnagcym promieniu, az do
osiagniecia przez niego rozmiaréw o w momencie ¢t = r¢/c. Do tego momentu echo ukazywato
otoczke znajdujaca si¢ przed zrédlem (w sensie z > 0). Po osiagnigciu rozmiaru rg pierécien
pomniejsza swoj promien ukazujac tylna potkule otoczki. Wreszcie echo maleje do rozmiarow
punktu i znika w momencie ¢t = 2ry/c. Ekspansja echa zaczyna sie z nieskoniczona predkoscia w
momencie t=0, po czym spada az do wartosci zero w momencie ¢t = 7 /¢, po ktérym nastepuje
kontrakcja echa z predkoscia rosnaca od zera, az do nieskonczono$ci w momencie zaniku echa.
Pokreslmy, ze predko$é echa moze by¢ nadéwietlna w pewnych fazach jego ewolucji.

Rozwazmy teraz ptasko-réwnolegta warstwe pytu znajdujaca sie miedzy zrédlem i obser-
watorem, tak ze warstwa przecina lini¢ widzenia na z = zp, a normalna tej ptaszczyzny tworzy
kat a z linig widzenia. Dla utatwienia zalézmy takie polozenie warstwy, ze o <90°. Przyktad
takiej warstwy pokazano na prawym panelu na Rys. 4. Dla blysku o skoniczonej dlugosci
echo powstajace na warstwie pylu ma znowu posta¢ pierécienia o rosngcym promieniu, ale o
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Rys. 4: Geometria echa dla dwoch rozpatrywanych w tekscie rozktadéw pytu: sferycznej
otoczki o promieniu 7. (lewy panel) i plasko-réwnoleglej warstwy (prawy panel). Obserwator
znajduje sie u gory.

migrujacym w czasie $rodku. Jesli warstwa lezy w plaszczyZnie nieba, érodek pierécienia po-
zostaje nieruchomy. Predkos$é ekspansji echa jest nadswietlna, poza szczegdlnym przypadkiem
dla zp = 0 oraz a = 0, kiedy to echo ekspanduje z predkoscia Swiatta.

Rozpatrywane dwa przypadki echa powstajacego w warstwie pytu i na sferycznej otoczce
mozna dos¢ tatwo rozrdznié, jesli wykona sie kilka obserwacji echa w réznych epokach jego
ewolucji. Dysponujac tylko jedna obserwacja mozna tatwo te dwa przypadki pomyli¢, bo
obydwa daja echo w postaci pierécienia. Nadswietlna predkosé ekspansji echa pozwala odréoznié¢
je od innych zjawisk (np. od odrzutu materii, etc.) zwiazanych z obserwowanym zrédlem, ale
predkos¢ ta moze byé okredlona tylko, jesli wczesniej znana jest odleglosé do zrddta.

Zjawisko echa zostalo opisane w szeregu artykutow naukowych. Prawdopodobnie pierwszy
poprawnie opisal to zjawisko Couderc (1939) jako wyjasnienie ,lukéw” $wiatla obserwowa-
nych wokét Nowej Persei 1901. Ciekawy i bardzo kompleksowy opis obserwacyjnych aspektow
ech $wietlnych wokét Zrédet astrofizycznych znajduje sie w pracy Sugerman (2003). Tylenda
(2004) poza opisem zjawiska prezentuje symulacje wygladu echa dla kilku przykladéw roz-
ktadu materii wokot zrodla. Patat (2005) oraz Patat et al. (2006) kompleksowo badaja wplyw
ech $wietlnych na obserwacje supernowych. Réwniez w kontekscie obserwacji supernowych
opisano zjawiska echa w pracy Chevalier (1986). Duzo miejsca poswiecono tez tej proble-
matyce przy okazji analizy ech $wietlnych obserwowanych wokét SN 1987A, np. Chevalier &
Emmering (1988), Emmering & Chevalier (1989) oraz Xu et al. (1994).

Jasno$é echa (w przyblizeniu pojedynczego rozproszenia)

Przedyskutujemy teraz niektore aspekty obserwacyjne echa. Poza opisanymi wyzej kwestiami
geometrycznymi, echo jest zjawiskiem trudnym do analizy poprzez skomplikowane wlasnosci
optyczne rozpraszajacego osrodka. W naszym opisie ograniczymy sie do przypadkow, kiedy
rozproszenia nastepuja na ziarnach pytu. Efektywnosé ziarna na rozproszenie zalezy od jego
sktadu chemicznego, ksztaltu, rozmiaréw, dtugosci rozpraszanej fali oraz kata rozproszenia.
Zanim przystapimy do opisu wplywu tych czynnikéw na wyglad echa, kréotko opiszemy wazne
dla tego problemu wtasnosci pytu.

Pyt wystepujacy w srodowiskach astrofizycznych ma pewien rozktad wielkosci ziaren a,
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ktory dla osrodka miedzygwiazdowego najczesciej przyblizany jest funkcjg rozkladu typu
dng, = Agnpa>’da (4)

(Mathis et al. 1977), gdzie ng, jest gestoscig liczbowa ziaren o promieniu < a, Ag jest czyn-
nikiem normalizujacym, natomiast ny jest gestoscia liczbows jader wodoru w obloku zawie-
rajacym pyl. Rozklad ten zazwyczaj ogranicza si¢ do pewnego zakresu rozmiaréw ziaren; np.
Weingartner & Draine (2001) pokazali, ze dla oérodka miedzygwiazdowego Galaktyki istotne
sg tylko ziarna o rozmiarach 5-107%-1.0 um. Aby wyjaénié obserwowany przebieg ekstynkcji z
dhugoscia fali oraz pewne dyskretne struktury spektroskopowe pochodzace od pytu, ustalono,
ze w oSrodku miedzygwiazdowym znajduja sie co najmniej dwie ,populacje” ziaren o réznym
skladzie materiatowym. Ziarna krzemianowe, tj. zbudowane ze ztozonych molekut krzemiano-
wych o strukturze amorficznej, dominuja wérdd ziaren duzych, a ich rozktad jest zblizony do
danego réwnaniem (4). Najliczniejsze wérdd ziaren malych sa za to ziarna weglowe, ktorych
sktad oparty jest o zwiazki weglowodoréw aromatycznych (czesto nazywanych PAHami od
ang. policyclic aromatic hydrocarbons), a dla wigkszych ziaren z tej grupy giéwnym sklad-
nikiem jest wegiel w postaci grafitu. Wlasnosci optyczne pytu miedzygwiazdowego sa takie,
ze promieniowanie optyczne najefektywniej rozpraszane jest przez ziarna duze (patrz dalej) i
dlatego wazniejsza dla dalszej dyskusji jest obecno$é duzych ziaren krzemianowych w o$rodku
miedzygwiazdowym.

Wtasnosci optyczne pojedynczego ziarna pytu zaleza od jego od sktadu, ksztattu i rozmia-
row. W ogdlnosci mozna te wtasnosci okreslié¢ rachunkowo na podstawie funkcji dielektrycznej
rozpraszajacej drobiny, przy czym znalezienie funkcji dielektrycznej nie jest zadaniem trywial-
nym (patrz np. Kriigel 2008). Najpopularniejsze wyznaczenia tego typu zostaly wykonane
wysitkami Bruce’a Draine’a i jego wspotpracownikéow (patrz np. Draine & Lee 1984; Laor
& Draine 1993). Wtlasnosci optyczne drobin pylu w zakresie widzialnym zostaly okreslone
dla ziaren o ksztalcie sferycznym, w przyblizeniu dyskretnego dipola i w ramach teorii Mie.
Odpowiednie dane policzono dla ,astro-krzemianéw”, ktére odpowiadajg funkcji dielektrycz-
nej okreslonej dla MgFeSiO4 o gestoéci p=3.3 g cm™3; analogiczne obliczenia zrobiono tez dla
pytu weglowego. Zdolno$¢ pytu na rozpraszanie parametryzowana jest przekrojem czynnym na
rozpraszanie Csca = Qscalgeos gdzie Qsca jest wspoélczynnikiem efektywnodci (efektywnoscia)
rozproszenia, natomiast ageozwaQ jest przekrojem geometrycznym ziarna. W calej niniejszej
pracy Qsca Wyrazaé bedziemy na czastke pytu. Pelne tabelaryczne dane dla réznych rozmiarow
ziaren i dlugoéci fal sa opublikowane na stronie internetowej B. Draine’a?. Na Rys. 5 poka-
zano przykladowe przebiegi wartoéci Qgea w funkcji rozmiaru ziaren dla dlugoéci fali 4500 A,
6000 A i 8000 A (sa to dtugoéci fal w tabelach B. Draine’a najblizsze centralnym diugoéciom
fal trzech szerokopasmowych filtrow kamer na pokladzie Kosmicznego Teleskopu Hubble’a)
oraz przebieg Qgsca 0d diugodci fali dla wybranych rozmiaréw ziaren 0.02 gm, 0.1 pm i 1 pm.
7 prezentowanych wykresow widaé, ze efektywno$é¢ rozpraszania bardzo silnie zalezy od roz-
miaru ziaren dla a <0.2 pm, a dla ziaren wigkszych jest niemal stala funkcja rozmiaru przy
wartosci bliskiej 1.5 dla calego zakresu widzialnego. Ziarna mate, tj. dla a <0.1 um, bardzo
stabo rozpraszaja promieniowanie. Z prawego panelu na Rys. 5 widaé, ze zalezno$é¢ (Qsca od
dtugosci fali w zakresie optycznym jest bardzo staba dla ziaren najwigkszych i bardzo stroma
(< A™%) dla ziaren bardzo matych, przy czym w przypadku tych najmniejszych ziaren naj-
efektywniej rozpraszane sg fale krétkie. Dla ziaren mniejszych niz dtugosé rozpraszanej fali,
rozpraszanie ma charakter rayleighowski, tzn. Qgea o< A™%.

Rozpraszanie promieniowania przez ziarna miedzygwiazdowe ma jeszcze jedna wazna cha-
rakterystyke, mianowicie anizotropie. Niech 0 jest katem rozproszenia, tj. katem pomiedzy
nadchodzacym promieniem a promieniem rozproszonym. Charakterystyke katowa rozprosze-
nia dla promieniowania w zakresie optycznym opisuje funkcja fazowa rozpraszania ®(\, a),

2http://www.astro.princeton.edu/~draine/dust
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Rys. 5: Przyktadowe przebiegi wspdtczynnika efektywnoéci na rozpraszanie (g, dla ziarna
krzemianowego jako funkcji rozmiaru ziarna (lewy panel) i dtugosci fali (prawy panel). Dane
pochodza ze strony internetowej B. Draine’a (patrz tez Laor & Draine 1993).
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Rys. 6: Przykladowe przebiegi wspélczynnika anizotropii g = (cos 6) dla ziarna krzemianowego
jako funkcji rozmiaru ziarna (lewy panel) i dlugosci fali (prawy panel). Dane pochodza ze

strony internetowej B. Draine’a (patrz tez Laor & Draine 1993).
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Rys. 7: Liniami ciaglymi przedstawiono zaleznos¢ nieunormowanej funkcji fazowej Henyeya-
Greensteina, 47®(6), dla trzech wartosci wspélczynnika asymetrii rozpraszania g. Dla wigkszej
czytelnodei rysunku wartoéé funkceji 47 ®(0) dla g=0.6 jest przeskalowana o czynnik 1/5. Prze-
rywana linia przedstawiono prawo Rayleigha na stopien polaryzacji przez rozproszenie.

ktorej przebieg zalezy od rozmiaru ziarna. Klasyczna jej postac zostala sformutowana w pracy
Henyey & Greenstein (1941) (ale patrz tez Draine 2003a)

1—g?
4[1 + g2 — 2g cos 0]3/2’

®(0,a) = (5)
gdzie g=(cos 0) jest wspdlczynnikiem asymetrii rozpraszania i ma sens $redniej wartosci cos ¢
po wszystkich katach. Dla g=1 mamy rozpraszanie do przodu (ang. forward scattering), dla
g=0 rozpraszanie ma charakter izotropowy, natomiast dla g=—1 rozpraszanie nastepuje do
tylu (ang. backscattering). Zauwazmy, ze ®(6) zostalo powyzej zdefiniowane tak, ze ilosé
promieniowania w pelnym kacie brylowym jest zachowana (stad czynnik normalizujacy 4),
tj.

®(0) dQ = 1. (6)

4

Wartos¢é wspotezynnika g dla danego rodzaju ziarna jest obliczona z jego funkcji dielektrycz-
nej i zostala tez policzona w modelach pylu B. Draine’a. Przykladowe przebiegi wartosci
wspdlezynnika g od dtugosci fali i od rozmiaru ziaren pokazano na Rys. 6. Dla duzych ziaren,
powiedzmy a 20.2 pm, wspélezynnik g jest doéé ptaska funkcja rozmiaréw ziaren i dla za-
kresu widzialnego przyjmuje wartosci w zakresie okoto 0.6-0.8, czyli duze ziarna rozpraszaja
promieniowanie gtéwnie do przodu. Dla mniejszych ziaren promieniowanie jest rozpraszane nie-
mal izotropowo. Dla ziaren o ustalonej wielkoéci, promieniowanie czerwone jest rozpraszane
bardziej izotropowo niz niebieskie, ale efekt ten jest marginalny dla duzych ziaren.

Na Rys. 7 prezentujemy przebieg nieunormowanej funkcji fazowej Henyeya-Greensteina dla
trzech wartosci wspotezynnika g. Widaé na nim wyraznie, ze duze ziarna charakteryzowane
przez g=0.6 rozpraszaja efektywnie promieniowanie do przodu do matego kata brytowego.

Przedstawiona powyzej charakterystyka rozpraszania promieniowania przez ziarna mie-
dzygwiazdowe ma zasadnicze znaczenie dla zrozumienia obrazéw echa $wietlnego. Zauwazmy,
ze dla danego momentu czasu, elementy echa (lezace na paraboloidzie) w duzej katowej odle-
glosci od Zrédtla, albo — réwnowaznie — na duzych z, rozpraszaja promieniowanie przy malych
katach rozpraszania, podczas gdy elementy echa potozone w okolicy Zrodia rozpraszaja przy
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bardzo duzych katach 0. W wyniku charakterystycznej kierunkowo$ci rozpraszania na pyle,
efektywniej rozprasza¢ beda wiec obszary w gérnej czeSci ramion paraboli, niz te znajdu-
jace sie¢ blizej ogniska. Problem ten opisujemy bardziej szczegbétowo ponizej poprzez okreslenie
formuty na jasno$é powierzchniowa echa.

Jesli zrédlo w trakcie trwania blysku mialo Swiatlosé Ly (A, t), to do elementu echa w od-
legtoéci 7 od zrédla dociera strumien Ly (), t)/(47r?). Rozproszony w kierunku obserwatora
strumien bedzie modyfikowany wtasno$ciami optycznymi pytu. Dla pojedynczego rozmiaru
ziaren a strumien rozproszony w elemencie objetosci dV=dx dy dz odbierany przez obserwa-
tora na odleglosci d mozna zapisa¢ jako

L.(\t)

dFsca()\, t, a, 9) = m

nH f(a) Qsca()" a) Jgeo(a) ‘1)()\, a, 9) dz dydz, (7)
gdzie f(a) = ng/nu okresla ulamek gestosci liczbowej ziaren o rozmiarach (a, a+da) do
gestosci liczbowej wodoru. Wezmiemy dalej dz=Az, ktéra to wielkoéé interpretujemy jako
»grubos¢” warstwy rozpraszajacej znajdujacej sie pomiedzy paraboloidami poczatku i konca
blysku. Dzielno$¢ promieniowania wygodnie jest zastapi¢ odbieranym strumieniem, jako wiel-
koscig mierzalng, przy czym L,(\,t) = 4nd*F,(\t). Dla wygody przyjmiemy, ze jasnosé
7rédla w trakcie blysku nie zmieniala sie znaczaco i zalezny od czasu strumien Fy (A, t) mozna
zastapi¢ wartoscia Srednia (Fy (). Zauwazmy jeszcze, ze jasnosé¢ powierzchniowa Bgc, mozna
zdefiniowaé jako spelniajaca réwnanie

dedy
/Bsca ad - /dFsca- (8)
Mamy stad
47Td4<F*()\)>
Buea(\, £, 0, 0) = 2t £(@) Quea(s @) 0yeo(a) (N, a, ) A
2
- wnH f(a) Qsca()‘v a) UgeO(a) CI)()\’ a, 9) Az. (9)

Chcac uwzgledni¢ rozpraszanie od calej populacji ziaren o pelnym rozkladzie rozmiarow w
zakresie amin < a < Amax, Zapiszemy

d2 Gmax

Bueal\ 1, 0) = 5 (L () A / £(a) Qsea(N, @) 0geo(a) B, a, ) da.  (10)

Gmin

Jasnosé elementéw echa nie jest wiec prosta funkcja lokalnych gesto$ci materii, ale zlozona
relacja wynikajaca z paraboloidalnej geometrii echa (zaleznosé od r i z) i anizotropii rozpra-
szania na pyle. Zauwazmy, ze znalezione formuly mozna zastosowaé¢ do obliczenia gestosci
materii echa, albo — jesli gestos¢ materii jest znana — do okreslenia wtasnosci optycznych
rozpraszajacego pylu.

Metoda wyznaczania odleglosci do Zrédla na podstawie obserwacji echa

Obserwacje echa $wietlnego pozwalaja na wyznaczenie odlegtoéci geometrycznej do zrédtia.
Analiza zwyklych obrazéw echa pozwala tylko na oszacowanie dolnego limitu na odleglosé
geometryczna, co zasadza si¢ na spostrzezeniu, ze echo niemal zawsze ekspanduje z pred-
koscia nad$wietlna (poza szczegblnym przypadkiem opisanym powyzej). Zmierzone tempo
ekspansji zewnetrznego brzegu echa po poréwnaniu go do predkosci Swiatta daje dolny limit
na odlegtosé.

Do pelnego okredlenia odleglosci geometrycznej niezbedne sa obserwacje polarymetryczne
echa. Metode wyznaczania odleglosci geometrycznej na podstawie obserwacji polarymetrycz-
nych echa opracowal Sparks (1994, 1996). Opiera si¢ ona na spostrzezeniu, ze elementy echa
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rozpraszajace promieniowanie zrédla pod katem 6=90° charakteryzuja sie najsilniejsza liniowa
polaryzacja®. Niezaleznie od geometrii rozkladu rozpraszajacej materii elementy te musza do-
kladnie leze¢ w plaszczyznie nieba (tj. dla z=0), a ich ekspansja odbywa si¢ z predkoscia $wia-
tla. (Oczywiscie warunkiem koniecznym zastosowania metody jest, aby przynajmniej cze$é
rozpraszajacego osrodka znajdowala sie w plaszczyZnie nieba z=0.) Jesli moment rozpoczecia
btysku produkujacego echo jest doktadnie znany, wtedy odlegto$é¢ geometryczng do zrédia
d mozna wyznaczy¢ z wielkosci katowej pierécienia maksymalnej polaryzacji echa. Promien
katowy mozna wyrazi¢ formuta

ct t/yr

=— =126
¢ d d/kpc

arcsec. (11)

Odleglosé mozna tatwo wyznaczyé¢ réwniez w sytuacji, kiedy nie jest znany dokladnie czas
emisji btysku. Wymagane sa wtedy obserwacje dla co najmniej dwéch epok w ewolucji echa,
tak aby mozliwe bylo okreslenie tempa ekspansji pierscienia maksymalnej polaryzacji. Musi
bowiem zachodzi¢ réwnosé "

at ¢
Mimo swej prostoty metoda polarymetryczna jest bardzo wymagajaca pod wzgledem obser-
wacyjnym, gdyz obserwowane echa sa zazwyczaj bardzo stabe i tym stabszy jest rejestrowany
sygnal w obserwacjach polarymetrycznych. Dodatkowo rozktad materii wokét zrédta nie musi
by¢ jednorodny i zamiast pierscienia polaryzacji obserwowany moze by¢ tylko jego fragment.
Jak dotad metode udato si¢ zastosowaé tylko dla dwéch obiektéw, tj. dla echa supernowej
SN 1991T w galaktyce NGC4527 (Gromada Galaktyk w Pannie) (Sparks et al. 1999) i dla
V838 Mon (Sparks et al. 2008), przy czym tylko w tym drugim wypadku metode udalo sie
zastosowaé w pelnej jej formie (patrz Rozdz. 2.3.3).

(12)

Przyblizenie pojedynczego rozproszenia, ekstynkcja

W powyzszych opisach oraz w calym niniejszym opracowaniu zakltada si¢ stosowalnosé przy-
blizenia pojedynczego rozproszenia, tj. ze promieniowanie docierajace do obserwatora ulega
tylko jednemu rozproszeniu w obrebie echa; do tego zakladano, ze absorpcja w obrebie echa
jest zaniedbywana. Kiedy jednak grubos¢ optyczna pylu staje sie wieksza od jednosci efekt
wielokrotnych rozproszen i absorpcji w obrebie echa staje sie istotny, a wprowadzony wyzej
opis zjawiska echa zawodzi. Chevalier (1986) oszacowal, ze nawet przy grubosciach optycz-
nych pytu wielkosci 7y ~0.3 jasnos$é echa jest o 10-20% mniejsza, niz gdyby zaniedbaé efekty
absorpcji i wielokrotnego rozproszenia. Wielokrotne rozproszenia powoduja tez poczerwie-
nienie i depolaryzacje promieniowania (Patat 2005). Mimo tych probleméw wickszo$é prac
poswieconych echom $wietlnym nie wychodzi poza przyblizenie pojedynczego rozproszenia.

Zjawiska stowarzyszone z echem rozproszeniowym: echo termiczne i odparowanie
ziaren pylu

Rozpraszanie nie jest jedynym zjawiskiem do jakiego dochodzi, kiedy btysk Swiatta oswietla
okoliczny oblok pylowy. Ziarna pytu moga w ogdlnosci rowniez absorbowaé fotony blysku.
Zaabsorbowany foton rozgrzewa ziarno, ktore chlodzac sie, staje sie Zrodtem promieniowania
termicznego odpowiadajacego temperaturze ziarna. Reemisja promieniowania po absorpcji
fotonu jest niemal natychmiastowa, wiec geometria zjawiska jest analogiczna do echa rozpro-
szeniowego: odbierane przez odleglego obserwatora promieniowanie termiczne w momencie

3Dla &cistoéci dodajmy, ze kat rozpraszania dajacy najwieksza polaryzacje zalezy od rozmiaréw ziaren i
ich sktadu (funkcji dielektrycznej). Dla ziaren uwazanych za typowe dla osrodka miedzygwiazdowego, kat
rozproszenia dajacy maksymalna polaryzacje liniowa powinien by¢ bliski 90° [Kriigel (2008), patrz tez dyskusja
w Sparks et al. (2008)].
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obserwacji pochodzi z obszaréw pomiedzy paraboloidami poczatku i konca btysku. Tempera-
tura pytu bedzie zalezata od wtasnosci absorpcyjnych ziaren, widma promieniowania zrodta
w trakcie btysku oraz odlegtosci ziarna pytu od Zrédta. Wiasnosci emisyjne pytu beda z kolei
decydowaly o jasnosci echa. Zauwazmy od razu, ze w przeciwienstwie do rozpraszania emisja
termiczna pylu ma charakter izotropowy, wiec analiza rozktadu przestrzennego promieniowa-
nia termicznego pylu jest mniej ztozona niz dla promieniowania rozproszonego.

Efektywno$¢ ziaren na absorpcje jest najwicksza w zakresie ultrafioletowym, wiec tylko
energetyczne blyski moga efektywnie podgrzewaé pyt. Temperatura pytu bedzie w wigkszosci
wypadkéw duzo mniejsza niz temperatura zrodla i dla interesujacych nas sytuacji astrofizycz-
nych wiekszos¢ promieniowania termicznego pytu bedzie wy$wiecana w zakresie podczerwieni
i dalekiej podczerwieni (ale patrz nizej). Z tego powodu opisane zjawisko czesto nazywane jest
w literaturze echem podczerwonym. W niniejszym opracowaniu jednak zjawisko to nazywaé
bedziemy ogélniej echem termicznym.

Jedli promieniowanie btysku jest bardzo energetyczne, a materia pytowa znajduje sie w nie-
wielkiej odleglosci od zrodla, temperatura pylu moze osiagnaé¢ wysokie wartosci, powiedzmy
rzedu 10% K, tak, ze zasadne staje sie pytanie, czy ziarno ma szanse przetrwaé energetyczne
napromieniowanie. Bardzo wysokie temperatury moga prowadzi¢ do odparowania ziaren pytu.
Dla ziaren krzemianowych o rozmiarze a, Lefevre (1979) znalazl formule okreslajaca zmiane
wielkosci ziaren w czasie na skutek ogrzania ziarna do temperatury 7Ty i odparowywania ma-
teriatu z jego powierzchni (wzér za Emmering & Chevalier 1989)

" W T N\ 0.0281 Ty \7'
— = —(1.46-1 —\oUb = s
i (1.46 - 107 pm s™ ) (1000 K) exp (60 6 a/0.1 ,Um) (1000 K) (13)

Ziarno o poczatkowym rozmiarze 0.1 pum rozgrzane do temperatury 1500 K jest catkowicie
odparowywane w ciagu ~300 s, ale jesli temperatura ziarna wynosi 1000 K, ma one szanse
przetrwaé 4-10% lat. W kontekécie zjawiska echa, kiedy rozwazamy krétkie pojanienia zrédla,
btysk musi by¢ bardzo energetyczny, aby moc odparowac ziarna w krotkim czasie. Zjawisko to
moze mie¢ miejsce w przypadku niektérych supernowych (Draine & Salpeter 1979). Wéwczas
ziarna sa odparowywane do pewnego charakterystycznego promienia, wewnatrz ktérego po-
zostang bardzo male ziarna, albo pyl zostanie zupelnie zniszczony. Zauwazmy, ze w obszarze
takim nie bedzie mozliwe zarejestrowanie echa rozproszeniowego.

2.3 Echa $swietlne w astrofizyce

Ponizej prezentujemy kilka przyktadow ech swietlnych obserwowanych zaréwno w naszej Ga-
laktyce, jak i daleko poza nia. Echa $wietlne doskonale nadaja sie¢ zaréwno do badania zrodet
rozpraszanego promieniowania, jak i do badania samej materii pytowej wywolujacej rozprosze-
nia. W ponizszym opisie starano si¢ podkresli¢ te uzyteczne aspekty zjawiska echa $wietlnego.

Galaktyczne echa $wietlne

Pierwszym odkrytym echem $wietlnym byty tuki obserwowane wokot Nowej Persei 1901. Cha-
rakterystyczne tuki pierwszy dostrzegl Ritchey (1901), a Kapteyn (1901) zaproponowal, ze
powstaja one jako odbite $wiatlo wybuchu nowej. Potwierdzono to obserwacyjnie poprzez
zrobienie widma lukéw, ktore ukazalo widmo nowej w trakcie wybuchu (Perrine 1903). Nie
rozpoznano jednak od razu pelnej specyfiki zjawiska i btednie zaktadajac, ze echo ekspanduje
z predkoscia Swiatta, wyznaczono odlegto$¢ do obiektu, ktora nie zgadzata si¢ z innymi wy-
znaczeniami. Dopiero 38 lat po wybuchu Nowej Persei 1901 Couderc (1939) wprowadzil w
pelni poprawny opis zjawiska echa $wietlnego i opis ten jest stosowany do dzis.

Ciekawy przyktad wystepowania zjawiska echa zwiazany jest z dlugookresowa cefeida RS
Pup. Posiada ona mgtawice refleksyjna ztozona z materii utraconej przez te wyewoluowana
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gwiazde. Zmienna jasnosé¢ gwiazdy zwiazana z pulsacjami wywoluje zmienna jasno$¢ podstruk-
tur mgtawicy. Przypadek RS Pup jest o tyle ciekawy, ze czas ,przejScia” echa wywolanego
pojedynczym pulsem jest dluzszy od okresu zmian blasku, w konsekwencji czego w danym
momencie czasu na obrazach mglawicy widaé echa zwiazane z calym szeregiem pulséw. Ana-
liza obrazéw takiego echa jest bardzo ztozona (patrz Sugerman 2003). Mimo to, Kervella et
al. (2008) podjeli si¢ proby wyznaczenia odlegtoéci geometrycznej do gwiazdy. Wybrali kilka
elementow echa, ktorych okres zmiennosci jest taki sam jak gwiazdy i monitorowali ich jasno$é
przez kilka okreséw. Poprzez okreslenie odleglosci katowej tych elementéow od zrédla oraz po-
miar zapdznien fazowych w ich krzywych blasku wzgledem krzywej blasku RS Pup, okreslili
oni odlegto$é do obiektu z dokladnoscig 1%. Jesli ten wynik jest prawdziwy, bytby najdo-
ktadniejszym w historii astronomii wyznaczeniem odlegtoéci do odleglego ciata niebieskiego;
dodatkowo przez fakt, ze cialem tym byla cefeida, doktadnosé kalibracji catej drabiny odle-
glodci astronomicznych zostataby znaczaco polepszona. Wyniki opublikowane w Kervella et
al. (2008) zostaly jednak stusznie skrytykowane w pracy Bond & Sparks (2009), gdzie autorzy
pokazuja szereg blednych zalozen w metodzie zastosowanej do wyznaczenia odlegtoéci do RS
Pup. Tylko metoda polarymetryczna pozwolitaby na oszacowanie odlegltosci geometrycznej do
tego ciekawego obiektu. Feast (2008) wykorzystal dane z Kervella et al. (2008) do odtworzenia
struktury mgtawicy refleksyjnej wokot RS Pup przyjmujac odlegtos¢ do gwiazdy wyznaczona
z relacji okres—jasnosc.

Echa wokét ,,wspoétczesnych” supernowych

Echa $wietlne staly si¢ w ostatniej dekadzie bardzo modnym tematem zwtaszcza w kontekscie
badan nad supernowymi i ich najblizszym otoczeniem. Jest to szczegdlnie wazny aspekt badan
nad supernowymi typu la, ktérych pochodzenie nie jest ostatecznie rozwiazane (dwie konku-
rujace teorie to zderzenia i koalescencja dwdch biatych kartow vs. eksplozja pojedynczego
biatego karta po przekroczeniu granicznej masy Chandrasekhara w wyniku akrecji materii z
towarzysza). Echa pozwalaja na tomografie otoczenia supernowej, co z kolei pozwala okre-
$li¢ pochodzenie znajdujacej sie¢ tam materii i w ten sposob mozliwe jest okreslenie pewnych
cech progenitora supernowej. Dodatkowo mozliwe jest badanie wlasnosci pylu w innych ga-
laktykach. Inny kierunek badan wiaze si¢ z potrzeba uwzglednienia obecnosci echa wokot
niektérych odleglych supernowych, poniewaz echo, ktore nie jest rozdzielone, sprawia, ze w
krzywych blasku widaé¢ zaréwno sygnat stabnacej supernowej, jak i zapdzniony sygnatl z epok
wczesniejszych odbity przez pyl. Echa wokét supernowych doczekaly sie szczegdlowego opisu
teoretycznego (np. Patat 2005; Patat et al. 2006; Sugerman 2003; Chevalier 1986, i zebrane
tam referencje), ale tylko kilka zjawisk tego typu udalo si¢ zaobserwowaé; sa nimi echa wokot
czterech supernowych typu Ia: 1991T (Sparks et al. 1999), 1995E (Quinn et al. 2006; Damke
et al. 2006), 1998bu (Cappellaro et al. 2001) i 2006X (Wang et al. 2008; Crotts & Yourdon
2008), oraz trzy kolejne wok6l supernowych typu II: 1987A (patrz nizej), 1993J (Sugerman &
Crotts 2002; Liu et al. 2003) i 2003gd (Sugerman 2005; Van Dyk et al. 2006).

Szczegdlnym przypadkiem echa jest to obserwowane wokot supernowej SN 1987A, ktére
przed odkryciem echa V838 Mon bylo najlepiej zbadanym zjawiskiem tego typu. W przy-
padku SN 1987A nalezy méwié o wielu echach, poniewaz zjawisko to nastepowalo na wielu
réznych oblokach pylowych (czasem jednoczesnie). Pierwsze echo zostalo odkryte w latach
80., kilka minut tuku od pozycji gwiazdy i bylo zwiazane z materia przy-gwiazdowa, a dalsza
ewolucja echa ujawniata kolejne obloki materii miedzygwiazdowej w obrebie znanego obszaru
powstawania gwiazd 30 Doradus. Echa $wietlne zwiazane z SN 1987A sa obserwowane do dzis
(Rest et al. 2005). Xu et al. (1995) oraz Xu & Crotts (1999) przeprowadzili kompleksowa ana-
lize obrazéw echa i podjeli sie odtworzenia tréojwymiarowej struktury rozpraszajacego osrodka
miedzygwiazdowego. Znaleziono kilka réznych ,warstw” materii przecinajacych lini¢ widzenia
ku SN1987A, m.in. zidentyfikowano strukture wielkiego ,babla” o promieniu okoto 1 kpc w
obszarze 30 Doradus. W pracach Crotts et al. (1995) i Sugerman et al. (2005) skupiono si¢ z
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kolei na analizie rozktadu materii w najblizszej okolicy supernowej, tj. do odlegtosci okoto 30
lat $wietlnych. W ostatniej z wymienionych prac w pelni odtworzono tréjwymiarowy rozktad
pylu w bipolarnej i asymetrycznej strukturze otaczajacej obiekt, co daje mozliwo$¢ badania
historii utraty masy progenitora tej waznej supernowej.

Echa historycznych supernowych

Bardzo interesujace sa badania ech supernowych dziesiatki-—setki lat po ich wybuchu. Blysk
supernowych jest na tyle jasny, ze moze produkowaé jasne echa w osrodku miedzygwiazdowym
nawet wieki, jesli nie tysiace lat po eksplozji gwiazdy. Wspodlczesne instrumenty pozwalaja
dostrzec takie echa historycznych eksplozji w Drodze Mlecznej i najblizszych galaktykach
(Obloki Magellana), ale kwestia czasu pozostaje rozszerzenie programéw badawczych na dalsze
galaktyki.

Pierwsze odkrycie tego typu echa wigze sie z projektem SuperMACHO w latach 2004—2001,
ktorego celem byto monitorowanie obiektow zmiennych w Wielkim Obtoku Magellana poprzez
fotometrie réznicowa. Po kilku latach trwania projektu przypadkowo odkryto ekspandujace
tuki, ktére szybko zinterpretowano jako echa $wietlne (Rest et al. 2005). Ich ekspansja po-
zwolita okredli¢ potozenia zrédet blyskéw i okazaly sie one by¢ zlokalizowane w poblizu (kilka
sekund tuku) mtodych pozostatosci po supernowych w Wielkim Obloku Magellana. Supernowe
te eksplodowatly kilkaset lat temu, a na podstawie widm rentgenowskich udalto si¢ okredlié¢, ze
byly to supernowe typu la. Ekspansja odkrytych ech rowniez wskazuje, ze ich zrodla eksplodo-
waly kilkaset lat temu, ale doktadne wartosci nie moga by¢ okreslone ze wzgledu na nieznane
inklinacje rozpraszajacych warstw pytu. Waznym potwierdzeniem zwiazku obserwowanych ech
z mtodymi pozostaloSciami po supernowych staly si¢ obserwacje spektroskopowe wybranych
elementéw jednego z ech, przypisywanego supernowej odpowiedzialnej za SNR 0509-67.5. Na
podstawie widm samego tylko echa autorzy odkrycia mogli stwierdzi¢, ze supernowa bedaca
zrédlem echa byla typu la, co zgadza sie z niezaleznymi ustaleniami co do natury eksplozji w
SNR 0509-67.5 (Rest et al. 2008a).

Echa swietlne zostaly takze zaobserwowane dla dwoéch historycznych supernowych w na-
szej Galaktyce (Rest et al. 2008b), tj. SN 1572 (supernowa Tychona Brahego) i supernowej
zwiazanej z obiektem Cassiopeia A (dalej Cas A), ktérej wybuch nastapil okolo roku 1671.
Tym razem echa zostaty odkryte dzigki dedykowanym do tego celu obserwacjom. Te ,stare”
galaktyczne echa zlozone sg z grup tukéw anizeli z pierScieni, a typowa wielkos¢ pojedyn-
czego tuku to 10”. Te tukowe struktury sa rozsiane na polaci nieba o promieniu ~20°. Dzigki
znanym w miare doktadnie odleglosciom i datom wybuchu supernowych, mozna dobrze okre-
sli¢ potozenie rozpraszajacych chmur pytu wzgledem supernowych. Przyszte polarymetryczne
obserwacje tych ech (cze$¢ materii moze znajdowaé sie w plaszczyznie z=0) pozwoli jeszcze
doktadniej okresli¢ odleglo$é¢ do pozostatosci po supernowych.

Echo zwiazane z pozostatoécig Cas A jest takze obserwowane w podczerwieni. Obserwacje
Kosmicznym Teleskopem Spitzera na 24 um pokazaly ekspandujace echo o promieniu okoto
20" (Krause et al. 2005). Naziemne obserwacje pokazaly tez odpowiednik znalezionego echa
na 2.2 um, a dalsze obserwacje w szerokim zakresie dtugoéci fal pokazaly, ze ekspandujace
struktury maja rozktad energii typowy dla termicznej emisji cieptego pytu. Jest to zatem
echo termiczne. Autorzy odkrycia zauwazaja, ze echo to nie musi by¢ zwiazane z wybuchem
supernowej, ale ze zmiennoscig gwiazdy neutronowej ukrytej we wnetrzu Cas A.

Chyba najbardziej spektakularne obserwacje ech zwigzanych z historycznymi superno-
wymi, to obserwacje spektroskopowe elementéw echa. Obserwacje te sa bardzo wymagajace
jesli chodzi o stopien zaawansowania technik obserwacyjnych, ale pozwalaja uzyska¢ widmo
supernowej, ktéra wybuchta nawet kilkaset lat temu! Interpretacja widm nie jest tatwa, ponie-
waz rejestrowane widmo jest promieniowaniem odbitym od catej warstwy, albo kilku warstw
materii, ktére odpowiadaja réznym etapom na krzywej blasku supernowej. Aby moc ekstra-
howa¢ widmo supernowej w maksimum blasku wymagane sa zaawansowane procedury analizy
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widma (Rest et al. 2010a). Krause et al. (2008b) udalo sie uzyska¢ widmo elementu echa przy-
pisywanego supernowej Tychona Brahego i poprzez poréwnanie go do zestawu widm znanych
supernowych udato im si¢ stwierdzié¢, ze byla to standardowa supernowa typu la. Wczedniej
natura eksplozji tej supernowej nie byta dobrze okre$lona. Jak juz wspomniano wyzej, ana-
logiczne obserwacje spektroskopowe wykonano dla echa we Wielkim Obtoku Magellana dla
SNR 0509-67.5 i réwniez okreslono typ supernowej jako Ia (Rest et al. 2008a). Krause et al.
(2008a) okredlili ta sama metoda obiekt zwigzany z Cas A jako supernowa typu IIb.

Jeszcze ciekawsze sa wyniki obserwacji echa wybuchu Cas A opublikowane w Rest et al.
(2010b). Na podstawie obserwacji spektroskopowych kilku tukéw echa potozonych na réznych
katach pozycyjnych wzgledem pozostalosci po supernowej, udato sie stwierdzi¢, ze wybuch
musiat by¢ asymetryczny. Np. dla dwoch réznych kierunkéw linie Ha i Hel A5876 roznia sie
w szerokosciach o ~4000 km s~!. Kierunki charakteryzowane szybszym wyplywem dobrze
koreluja sie z bogatym w zelazo wyplywem obserwowanym w obszarze pozostatosci po su-
pernowej. Jest sytuacja absolutnie wyjatkowa w astronomii méc zobaczyé wybuch z réznych
katéw widzenia.

Inne astrofizyczne echa

Echa $wietlne byly dyskutowane jako zjawisko mogace wyjasnié¢ przebieg (niektérych) krzy-
wych blasku po$wiat blyskéw gamma (ang. gamma-ray bursts) (Reichart 2001) oraz zmien-
nosci fotometrycznej kwazaréw w zakresie optycznym (de Diego et al. 1998). Co ciekawe,
enigmatyczny obiekt nazywany Hanny’s Voorwerp (Obiekt Hanny) znaleziony w ramach pro-
jektu Galazy Zoo, zostal uznany za echo $wietlne pobliskiego kwazara 1C2497 (Lintott et al.
2009). Zjawiska analogiczne do ech $wietlnych i zwiazane z aktywnymi jadrami galaktyk sa
tez obserwowane w zakresie ultrafioletowym (Mason et al. 2002) i rentgenowskim (np. Muno
et al. 2007; Sunyaev & Churazov 1998). Zjawiska tego typu maja potencjal ujawnienia historii
aktywnosci jader galaktyk, nawet w okresie, gdy samo jadro nie jest juz aktywne.

Interesujaca ciekawostka jest, ze tuki $wietlne obserwowane w masywnych gromadach ga-
laktyk — o ktérych dzi§ wiemy, ze sg efektem soczewkowania grawitacyjnego — przez pewien
czas rozwazano jako potencjalne manifestacje ech $wietlnych (np. Braun & Milgrom 1989).
W pracy Katz & Jackson (1988) pokazano jednak, ze interpretacja tukéw jako echa Swietlne
nie jest stuszna.

Interesujacy pomysl zwiazany ze zjawiskiem echa Swietlnego wysunal Sholomitskii (1997).
Zaproponowal on metode pomiaru gestosci materii barionowej dla radiozrodet o duzym prze-
sunieciem ku czerwieni oparta na obserwacjach polarymetrycznych zjawiska analogicznego do
echa $wietlnego na falach radiowych dtugosci 20-30 cm. Pomyst ten nie doczekat sie jak dotad
realizacji.

2.3.1 Echo $wietlne V838 Mon
2.3.2 Obserwacje echa w zakresie optycznym i w bliskiej podczerwieni

Echo wokot V838 Mon zostato odkryte 17 lutego 2002 w filtrze U, jeszcze w trakcie gléwnego
wybuchu gwiazdy (Henden et al. 2002; Henden 2007a). Pierwsze obrazy echa z lutego i marca
2002 wykonane 1-metrowym teleskopem przy stabych warunkach seeingu pokazywaly dysk
emisji na pozycji gwiazdy. Dopiero obrazy z konica marca i kwietnia 2002 pokazaly wyraznie,
ze echo ma posta¢ pierScienia z wyrazna dziura w $rodku. Te pierwsze obserwacje pokazaly
réwniez, ze jasno$¢ echa bardzo szybko maleje z czasem. Ekspansje echa wyznaczono na 0754
na dobe i jego rozmiary osiagnety 27”7 23 marca 2002.

Od momentu odkrycia echo wokét V838 Mon bylo wielokrotnie obserwowane przez tele-
skopy naziemne w zakresie optycznym (Munari et al. 2002a; Crause et al. 2005; Henden 2007a;
Santander-Garcia & Corradi 2007; Liimets et al. 2007) i bliskiej podczerwieni (Fukushi et al.
2007; Henden 2007a). W pierwszych tygodniach echo bylo na tyle jasne, ze bylo dostepne
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dla instrumentéw amatorskich. Szybko stabnaca jasno$é¢ echa sprawila, ze przestato by¢ ono
praktycznie dostepne do obserwacji naziemnych w drugiej potowie 2007 roku.

W trakcie ewolucji echa wykonano jego obserwacje spektroskopowe (Tomov et al., pry-
watna wymiana informacji) oraz obrazowanie w filtrach waskopasmowych (np. Ha, [OIII],
PAH 3.28 pm) (Henden 2007a). Obserwacje te przekonuja, ze widoczna wokél V838 Mon eks-
pandujaca mglawica nie $wieci wlasnym Swiattem, ale jest $wiattem glownego wybuchu V838
Mon. Opublikowane obserwacje naziemne echa siegaja az po pasma JH K posredniej pod-
czerwieni; Fukushi et al. (2007) na podstawie polarymetrii stwierdzili, ze echo obserwowane
w tych pasmach w 2006 ma charakter rozproszeniowy.

Najbardziej spektakularne obrazy echa zrobiono jednak przy uzyciu Kosmicznego Tele-
skopu Hubble’a (HST), ktérego zdolno$¢ rozdzielcza pozwala dostrzec szczegdly rozkladu
materii echa. Pierwsza obserwacje przeprowadzono 30 kwietnia 2002, ostatnia 13 maja 2010,
przy czym publicznie dostepne sa tylko dane do stycznia 2009 roku. Obserwacje HST wy-
konywano przynajmniej raz w roku poza rokiem 2003, kiedy echa nie obserwowano w ogdle.
Do obrazowanie uzyto gléwnie kamery ACS (Advanced Camera for Surveys), poza kilkoma
datami, kiedy po awarii ACS trzeba bylo uzyé WFPC2 (Wide Field Planetary Camera 2). Ko-
lorowe kombinacje obrazéw z réznych filtrow dla wszystkich dat do 2006 roku przedstawiono
na Rys. 8 (patrz tez Rys. 9, Rys. 22 i rysunki w Zalaczniku B). Reprodukowane w papierowej
wersji obrazy nie sa w stanie oddaé¢ petnej natury obserwowanych w echu struktur. Kierujemy
czytelnika do elektronicznych wersji obrazéw z HST* oraz ztozonych w ciag czasowy animacji
tych obrazéw®.

Ewolucja echa $ledzona na obrazach optycznych przebiegala nastepujaco (patrz Rys. 8):
Poczatkowo echo miato forme szerokiego pierscienia z wyrazna dziurg w Srodku i wyraz-
nym zewnetrznym brzegiem. Mniej wiece] w polowie 2002 roku echo posiadalto jeszcze forme
szerokiego pierécienia, ale w jego obrebie pojawily sie nieregularne przerwy, wewnetrzna
dziura przybrala niesymetryczny ksztalt (najbardziej rozlegla stata sie w kierunku pénocno-
zachodnim), ale zewnetrzny brzeg zachowal kolisty ksztalt. Dalsza ewolucja echa pokazywala
coraz bardziej ztozone struktury, tak, ze zdefiniowanie zewnetrznego brzegu echa stawalo sie
coraz trudniejsze. Morfologia echa w pdznych epokach obserwacji jest bardzo zlozona: na ob-
razach HST widaé nieregularne pasma, wiry, kolumny, itp. Carlqvist (2005) na obrazach z
drugiej potowy 2002 roku dostrzegl strukture podwdjnej spirali, ktorej os wskazuje pozycje
V838 Mon.

Kolorowe kombinacje obrazéw echa uzyskane przez HST w 2002 roku w filtrach F435W,
F606W i F814W pokazuja dos¢ charakterystyczna ,tecze” przy zewnetrznym brzegu pier-
Scienia (patrz Rys. 9): najbardziej zewnetrzne obszary sa niebieskie, wewnatrz znajduje sie
pierscien bialo-zéltego Swiatta, wewnatrz ktorego z kolei znajduje si¢ pierécien czerwony. Ko-
lorowy brzeg echa wiaze si¢ ze zmianami temperatury V838 Mon podczas gltéwnego wybuchu
(Tylenda 2004); poczatek wybuchu charakteryzowal sie wzglednie wysoka temperatura, pod-
czas gdy jego koniec wiazal si¢ z drastycznym spadkiem temperatury obiektu.

Tempo ekspansji echa $ledzono na podstawie obserwacji naziemnych i HST w wielu opra-
cowaniach (Henden 2007b; Bond et al. 2003; Crause et al. 2005; Henden 2007a; Liimets et al.
2007). Przy znanej obecnie odleglosci do obiektu (patrz nizej) wiadomo na pewno, ze echo
przez caly czas ekspandowalo z predkoscia nadswietlna. Obserwowana wielkos¢ katowa echa
(zewnetrznego brzegu pierécienia) w zaleznosci od czasu jest bardzo dobrze odwzorowywana

relacja typu
0=+ ao + a1t + a2t2. (14)

Ekspansja echa byta wiec najszybsza na poczatku jego ewolucji i spowalniata z czasem. Aby
z ekspansji echa moc okresli¢ ograniczenia na odleglos¢ do zrodla, nalezy okresli¢ rodzaj geo-
metrii rozpraszajacego osrodka (np. sferyczna otoczka, plasko-réwnolegla warstwa). Rozktad

“np. http://www.spacetelescope.org/news/heic0405/
®http:/ /www.spacetelescope.org/videos/heic0617a/ oraz www.stsci.edu/~bond/v838mon_2002-6_anim.gif
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Rys. 8: Obrazy echa $wietlnego V838 Mon w ujeciach Kosmicznego Teleskopu Hubble’a
(wszystkie dane pochodza ze strony internetowej teleskopu). Dla lepszej czytelnosci poka-
zano obrazy z odwrocona skala koloréw. Pierwszy obraz z 30 kwietnia 2002 zrobiono tylko
w niebieskim filtrze F435W. Ostatnie dwa obrazy sa kombinacja obserwacji wykonanych na
przestrzeni kilku tygodni. Wszystkie obrazy sa w tej samej skali, przy czym wielko$¢ boku
pojedynczego panelu to 2/8. Péinoc jest na gorze, wschéd na lewo.
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May 20, 2002

October 28, 2002 ' ' December 17, 2002

Rys. 9: Obrazy echa V838 Mon we wczesnych fazach jego ewolucji w ujeciu HST (20 maja
2002, 2 wrzesnia 2002, 28 pazdziernika 2002, 17 grudnia 2002; obrazy pochodza ze strony
internetowej HST). W centralnych obszarach echa widaé¢ asymetryczna dziure, o ktérej mowa
w teksécie. Na obrazach widaé tez wyraznie réznokolorowy brzeg pierScienia echa (,tecze”),
zwiazany ze zmiennym widmem oswietlajacego osrodek blysku. Pélnoc jest na goérze, wschod
na lewo. Kazdy z obrazéw ma rozmiary 80" x80".
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ten w przypadku V838 Mon nie byl znany a priori. Przewidywana wielkos¢ katowa echa dla
rozkladu typu otoczka (znak —) i typu warstwa (znak +) jest relacja typu

0 =1/dv2rct £+ c2t2. (15)

Jako ze moment rozpoczecia wybuchu w réznych barwach jest znany, poprzez dopasowanie re-
lacji (15) do obserwacji uzyskuje sie odlegto$¢ do Zrédla oraz gléwne parametry geometryczne
rozpraszajacego osrodka. Analizy takiej dokonano w wielu pracach zaréwno dla geometrii
typu otoczka jak i dla plasko-réwnoleglej warstwy (Bond et al. 2003; Tylenda 2004; Crause
et al. 2005; Liimets et al. 2007), ale wyniki tych analiz sa czesto bardzo niepewne ze wzgledu
na ograniczenia samej metody, niepewnosci pomiarowe i nieregularny rozklad materii echa.
Na weczesnych obrazach echa, kiedy jego zewnetrzny brzeg byl dobrze okreslony, geometria
rozktadu typu otoczka jest praktycznie nieodréznialna od geometrii typu warstwa. Na poz-
nych obrazach z kolei, dla ktérych istnieje wicksza szansa, zeby tego rozrdznienia dokonad,
bardzo trudno jest okresli¢ brzeg echa. Zalozenia co do faktycznego rozktadu materii istotnie
wplywaja na wyznaczenia odleglosci (i pozostalych parametréw). Jesli chodzi o odlegtosé do
obiektu, to najlepsza do tej pory dokladno$é¢ wyznaczenia uzyskano poprzez pomiary polary-
metryczne echa (Sparks et al. 2008), co bedzie opisane szczegélowo w Rozdz. 2.3.3. W dalszej
czescl tego podrozdziatu dokonamy opisu rozktadu materii echa przyjmujac odlegtosé d=6 kpc
znaleziong metoda polarymetryczna.

Znana odlegto$é do obiektu pozwala okredli¢ polozenie elementu echa o znanych wspot-
rzednych x i y na paraboloidzie odpowiadajacej momentowi obserwacji, czyli w szczegolnosci
pozwala znalezé kat rozpraszania 6. Dodatkowo, znana jasnos¢ powierzchniowa pozwala ze
wzoru (10) okresli¢ lokalna gesto$¢ materii echa (jesli wezesniej przyjmie sie odpowiedni mo-
del rozktadu wielkosci ziaren pytu). Mozliwe jest wiec odtworzenie tréjwymiarowego rozktadu
materii wokél obiektu, przy czym najwiekszych trudnosci przysparza uwzglednienie ztozonych
wlasnosci optycznych pyltu. Pelna analiza obrazéw HST tego typu jest wciaz w przygotowaniu
(Bond el al.). Podjeto jednak préby jakosciowego opisu rozktadu materii echa, ktére ograni-
czaja sie do stwierdzenia, gdzie pyl wystepuje, a gdzie go nie ma. Takiego opisu na podstawie
obrazéw z HST z lat 2002-2004 dokonano w Tylenda (2004) oraz Tylenda et al. (2005), na-
tomiast Bond (2007) dokonuje podobnej analizy az do roku 2006. Z poréwnania rozmiaréw
echa z przebiegiem odpowiednich parabol dla kolejnych epok mozna tatwo zauwazy¢, ze wiek-
szo$¢ rozswietlonej echem materii znajduje sie ,,przed” gwiazda do odleglosci okoto z =3 pc.
Parabole penetruja tez obszar za gwiazda, ale bardzo ptytko. Dodatkowo obszary potozone
najblizej gwiazdy na pdznych obrazach echa, kiedy wymagany byt juz bardzo dlugi czas ekspo-
zycji, zastaniane sg rozleglym obrazem dyfrakcyjnym V838 Mon i trudno cokolwiek stwierdzi¢
o obecnosci pylu w tym obszarze. Zauwazono jednak (Tylenda 2004), ze pierwsze obrazy echa
posiadaly wewnetrzna dziure, ktora zinterpretowano jako obszar wokét V838 Mon wolny od
pytu. Wielko$é¢ tego obszaru to okoto 0.15 pc, ale dziura ta jest bardzo niesymetryczna i w
kierunku poétnocno-zachodnim obszar ten siega az do okoto 1 pc. Oczywidcie takich ,pustek”
pozbawionych pylu mozna dostrzec wiecej na pdznych obrazach echa.

Obserwacje polarymetryczne echa z Sparks et al. (2008) pokazuja dla obserwacji z 2 wrze-
$nia 2002, 17 grudnia 2002 i 16 grudnia 2005 obszary, gdzie stopien polaryzacji liniowej osiaga
wartos¢ spodziewana dla rozpraszania przy katach bliskich 90°, co oznacza, ze cze$¢ materii
znajduje si¢ w plaszczyzZnie nieba tj. dla z=0. Podczas gdy pierwsze dwie z wymienionych ob-
serwacji pokazuja tuk silnej polaryzacji $wiadczacy o obecnosci materii w plaszczyznie nieba
gléwnie na potudnie od gwiazdy, to ostatnia z tych trzech obserwacji pokazuje obszar o silnej
polaryzacji tylko na poéinoc i péinocny-wschéd od gwiazdy. Rozklad materii w plaszczyznie
nieba musi byé¢ bardzo niejednorodny.

O rozktadzie materii wzdtuz linii widzenia mozna napisac¢, ze material echa wypelnia nie-
jednorodnie przestrzen pomiedzy z =~ —0.5 pc a z = 3 pc, choé¢ mozliwe, ze chmura pylu sigga
gleboko dalej za plaszczyzne nieba, ale do obszarow tych echo jeszcze nie dotarto. Rzutowane

31



na plaszczyzne nieba odleglosci p siegaja z kolei do okolo 2.5 pc (Bond 2007), ale chmura
pytu moze by¢ znacznie bardziej rozlegta w kierunkach prostopadtych do linii widzenia. Je-
$li echo pozostanie wystarczajaco jasne, obserwacje w pdzniejszych epokach, kiedy ramiona
odpowiednich parabol beda potozone niemal w plaszczyznie zy, powinny pokazaé faktyczny
zasieg chmury w kierunku tangencjalnym.

Opublikowane do tej pory obrazy pokazuja ciagly, cho¢ spowalniajaca ekspansje. Jesli
rozpraszajacy osrodek ma geometrie sferycznej otoczki, po fazie spowalniajacej ekspansji po-
winna nastapié¢ faza kontrakcji echa. Fakt, ze kontrakcja nie byla do tej pory obserwowana
Swiadczy¢é moze o tym, ze (i) geometria rozkladu pylu jest inna niz dla sferycznej otoczki,
albo (4i) otoczka jest bardzo duza i faza kontrakeji nastapi dopiero w przysztosci. Ten ostatni
scenariusz zostal zasugerowany w Bond (2007). Z drugiej strony, przy prébach dopasowa-
nia okregéw do obserwowanej struktury echa zauwazono, ze geometryczny srodek pierscienia
przesuwa si¢ wzgledem pozycji V838 Mon, co jest cechg charakterystyczna echa powstaja-
cego w plasko-réwnoleglej warstwie (Tylenda 2004; Tylenda et al. 2005; Crause et al. 2005).
Zauwazy¢ jednak trzeba, ze dryf centrum obserwowanych struktur moze byé¢ zwiazany z bar-
dzo niejednorodnym rozkladem pylu w obserwowanych warstwach rozpraszajacego osrodka.
Problem charakteru rozktadu materii pytowej i zwigzany z tym problem pochodzenia materii
echa (patrz Rozdz. 2.3.5) pozostaja nierozstrzygniete.

2.3.3 Odlegtos¢ geometryczna do V838 Mon z obserwacji polarymetrycznych

Sparks et al. (2008) podjeli probe wyznaczenia odleglosci do V838 Mon na podstawie ob-
serwacji polarymetrycznych echa przeprowadzonych kamera ACS na poktadzie Kosmicznego
Teleskopu Hubble’a. Analizowano tylko obserwacje w filtrze F606W z wrzeénia i grudnia 2002,
cho¢ dostepne bylty dane polarymetryczne dla dwoch innych dat w tym samym filtrze oraz
caly zestaw wczesniejszych obserwacji w filtrze F435W. Maksymalny stopien polaryzacji dla
dwéch wybranych obserwacji wynosi okoto 50%. Ze wzgledu na niejednorodny rozklad mate-
rii echa, dwuwymiarowy rozklad obszaru maksymalnej polaryzacji nie jest pierécieniem, ale
nieregularnym tukiem.

Prostego oszacowania odlegtosci do V838 Mon dokonano poprzez okreslenie potozenia
maksimum na profilu stopnia polaryzacji usrednionym po kacie azymutalnym. Wielko$¢ ta
odpowiadalaby rozmiarom pierscienia polaryzacji, gdyby rozklad materii wokdt Zrédia byt
jednorodny. Jako, ze moment rozpoczecia gtéwnego blysku jest dobrze znany, mozna byto
z tych pomiaréw uzyskaé¢ odlegtos¢é. Dla danych z wrzesnia i grudnia 2002 uzyskano w ten
spos6b odpowiednio odleglosci d=6.19+0.29 kpc i 5.85+0.13 kpc. Dwa pomiary wielkoSci
obszaru maksymalnej polaryzacji pozwalaja tez okresli¢ tempo jego ekspansji i dzigki temu
obliczy¢ odlegtosé niezalezna od daty blysku; ta metoda uzyskano wynik d=5.364+0.47 kpc.
Podane btedy uwzgledniaja jedynie niepewnosci pomiarowe i nie uwzgledniaja licznych btedow
statystycznych.

Sparks et al. (2008) podjeli sie proby dokladniejszego wyznaczenie odlegloéci poprzez
konstrukcje zaawansowanych modeli zjawiska polaryzacji w echu dla réznych odlegtosci i po-
rownaniu wygenerowanych profili stopnia polaryzacji z obserwowanymi. Konstruujac modele
zatozono, ze pyt polaryzuje rozpraszane Swiatto zgodnie z klasycznym prawem Rayleigha,
wedlug ktorego stopien polaryzacji p zalezy od kata rozpraszania 6 w nastepujacy sposob

1—cos?6

_ . 1
1 —cos26 (16)

P = Pmax
W zaleznoéci tej maksymalny stopien polaryzacji pmax uzyskiwany jest dla kata 6 =90°. Prawo
Rayleigha pokazano na Rys. 7. Ustalono takze staly czynnik asymetrii rozpraszania g=0.6,
stale albedo w=0.6 (w pracach Sparksa albedo w jest utozsamiane z efektywnoscia na roz-
praszanie Qge,) i efektywny przekréj czynny na atom wodoru wielkosci o0=4.4-10"%22 cm?.

Roéwniez gesto$é materii w echu zostala przyjeta na stala wartoéé ng=1 cm~>. Okazalo sie,
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ze wygenerowane profile nieco réznig sie od tych spodziewanych dla paraboloidalnej geome-
trii echa i prawa Rayleigha na polaryzacje przez rozproszenie, co autorzy interpretuja jako
oznake rozbieznosci rzeczywistej funkcji fazowej polaryzacji od prawa Rayleigha. W takim
wypadku bardziej adekwatne staly sie proby odtworzenia obserwacji na ptaszczyznie stopien-
polaryzacji-kat-polaryzacji, z ktorych uzyskano odlegtosci 6.07 kpc i 6.12 kpc dla odpowiednio
danych z wrzesnia i grudnia 2002, przy czym zalozono znowu, ze maksymalna polaryzacja na-
stepuje przy kacie rozproszenia 6y,,,=90°. Sami autorzy zauwazaja jednak, ze niepewnosé¢ w
wartosci Opax jest istotna dla ostatecznego wyniku; dla niepewnodci tego kata wielkosci £5°
uzyskano zakres odlegtosci d=6.140.6 kpc. Uznano ten ostatni wynik za najbardziej wiary-
godne wyznaczenie odleglosci geometrycznej do V838 Mon. Jest ono zgodne z niezaleznym
wyznaczeniem odleglosci metoda dopasowania ciagu gléwnego do fotometrii cztonkéw gro-
mady, do ktérej przynalezy V838 Mon (d=6.2+1.2 kpc, Afsar & Bond 2007).

2.3.4 Echo w zakresie poSredniej i dalekiej podczerwieni

Na przetomie 2004 i 2005 roku obszar echa byt obserwowany przez Kosmiczny Teleskop Spit-
zera za pomoca instrumentu MIPS (Multiband Imaging Photometer for Spitzer) na 24, 70
i 160 pum (Banerjee et al. 2006). Uzyskane mapy na 70 i 160 um pokazuja rozlegla emisje,
ktoérej rozktad przestrzenny dobrze koreluje sie z rozkladem echa obserwowanego w dziedzinie
optycznej za pomoca HST w podobnym czasie. Banerjee et al. (2006) przekonujaco udowod-
nili, ze ta rozlegla emisja w dalekiej podczerwieni nie moze byé¢ Swiattem btysku bezposrednio
rozproszonym przez pyl, ale jest to emisja termiczna pyltu rozgrzanego promieniowaniem wy-
buchu. Ich gléwny argument opiera si¢ na spostrzezeniu, ze energia emitowana przez echo
w dalekiej podczerwieni jest duzo wigksza niz energia wyemitowana przez V838 Mon w tym
samym zakresie w trakcie pojasnienia w 2002 roku.

Oprécz rozlegltej emisji, w danych Spitzera wida¢ wyraznie silna emisje na pozycji gwiazdy.
Emisja ta jest nierozdzielona i wyraznie ja wida¢ tylko na 24 i 70 pym. Wiazaé¢ ja mozna z
emisja pylu uformowanego w trakcie wybuchu w 2002 roku (autorzy sugeruja temperature
pyltu kilkuset K). Natezenie promieniowania na 24 pum bylo na tyle silne w trakcie obserwa-
cji Spitzerem, ze obrazy zostaly przeswietlone. Udalo sie jednak dokonaé¢ pomiaru natezenia
w tym pasmie poprzez skalowanie funkeji rozkltadu zrédla punktowego (ang. point spread
function, PSF), tak by dopasowaé sie z natezeniem do pierwszego niewysaturowanego prazka
dyfrakcyjnego. Kiedy od obrazu na 24 um odjeto PSF gwiazdy, okazalto sie, ze takze w tym
pasmie widoczna jest emisja o charakterze rozcigglym. Jej rozktad bardzo dobrze koreluje sie
z rozkladem echa w zakresie widzialnym.

Odkryta emisja jest tym bardziej rozlegla im wieksza dhugosé fali obserwacji, co moze by¢
czedciowo efektem roznych katowych zdolnosci rozdzielezych teleskopu w kolejnych pasmach
MIPS. Na 160 um emisja siega nawet do odleglosci 84” od pozycji V838 Mon, pokrywajac w
calosci obszar echa optycznego w tej samej epoce.

W Banerjee et al. (2006) dokonano oceny masy i temperatury Swiecacego termicznie pytu.
Wiyniki tych oszacowan sa wazne dla dalszej dyskusji, totez opiszemy tu krétko zastosowana
procedure. Dla wszystkich trzech pasm zmierzono strumien pochodzacy od komponentu roz-
cigglego zawartego wewnatrz apertury o promieniu 80”. Do tych trzech pomiaréw dopasowano
metoda Monte Carlo dwa zmodyfikowane rozktady Plancka o réznej temperaturze i masie
pytu. Procedura dopasowania dwéch rozktadow Plancka wynikata z checi uwzglednienia faktu,
ze Swiecacy pyl ma pewien rozktad temperatur, a nie pojedyncza warto$é¢; dwie temperatury
pelnig tu role wartoéci granicznych. W zmodyfikowanym prawie Plancka uwzgledniono emi-
syjnosé od ziaren pytu o rozmiarach 0.1-1.0 pm i réznym skladzie chemicznym (krzemiany i
amorficzny wegiel). Uzyskano stad temperatury pytu wielkosci 63 i 25 K, przy czym tej nizszej
temperaturze odpowiada zdecydowanie wigksza masa Swiecacego pyhu; masy komponentow
okreslono bowiem na odpowiednio (0.6 - 1072 + 1.6) Mg, dla odleglosci 8 kpc. Po przeliczeniu
tego wyniku na zaktualizowana odleglo$¢ do gwiazdy wielkosci 6 kpc (Sparks et al. 2008),

33



dostajemy (0.3 - 1073 4+ 0.9) My,. Poniewaz geometria echa termicznego jest analogiczna do
echa optycznego (rozproszeniowego) i odbierane promieniowanie podczerwone pochodzi od
pyhlu zawartego pomiedzy dwiema paraboloidami poczatku i konca btysku, to uzyskana z ob-
serwacji Spitzerem masa pylu okre$lona zostata tylko dla tej paraboloidalnej warstwy. Jesli
zalozy¢ kanoniczny stosunek masy pylu do gazu wielkosci 100, to dostajemy, ze w malym
obszarze chwilowo rozswietlonym echem znajduje si¢ materia o masie ~90 M. Catkowita
masa obloku musi by¢ jeszcze wigksza.

Jak dotad, obserwacje V838 Mon Spitzerem sa drugim po Cas A bezspornym przypadkiem
obserwacji zjawiska echa termicznego.

2.3.5 Problem pochodzenia materii echa

Do tej pory nierozstrzygnieta pozostaje kwestia pochodzenia materii echa. W literaturze
mozna znalezé glosy sugerujace miedzygwiazdowe pochodzenie pylu, jak i glosy argumentu-
jace, ze echo powstaje w otoczce wokét-gwiazdowej powstatej w wyniku przesztych epizodow
utraty masy przez V838 Mon. Ponizej krotko opisujemy argumentacje obydwu stron.

Bond (2007) positkujac sie jedynie argumentami analizy morfologicznej i przyréwnujac
obrazy echa V838 Mon do obrazéw mglawicy planetarnej M27, przekonuje, ze materia musi
byé¢ pochodzenia gwiazdowego. Ewolucje echa autor ten réwniez interpretuje jako wywotana
osiowo-symetrycznym rozkladem pylu (patrz tez Bond et al. 2003). Materia ta miataby byé
utracona przez gwiazde poprzez wiatr, analogicznie do powstawania otoczek gwiazd asympto-
tycznej galezi olbrzymdw, albo poprzez dawne epizody utraty masy o charakterze podobnym
do erupcji z 2002 roku. Autorzy pracy van Loon et al. (2004) réwniez sugeruja, Zze materia
echa jest wynikiem utraty masy przez progenitora V838 Mon, a sama V838 Mon jest obiektem
wyewoluowanym. Ich argumentacja opiera si¢ na spostrzezeniu, ze material echa znajduje sie
wewnatrz otoczki/otoczek molekularno-pytowych, ktérych istnienie ci sami autorzy postuluja
na podstawie obserwacji obiektu ekstrahowanych z przegladéw nieba o niskiej zdolnosci roz-
dzielczej i niskiej czutosci. Istnienie tych otoczek zostato jednak zakwestionowane w Tylenda
et al. (2005) oraz Kaminski et al. (2007).

Tylenda (2004) oraz Tylenda et al. (2005) na podstawie analizy rozkladu materii echa
stwierdzili, ze jego ewolucja jest dobrze odtwarzana przez model plasko-réwnolegtej warstwy
i sugeruja, ze materia echa jest pochodzenia miedzygwiazdowego. Do podobnego wniosku
doszli Banerjee et al. (2006) na podstawie obserwacji echa termicznego V838 Mon. Masa
pylu emitujacego promieniowanie termiczne w podczerwieni sugeruje catkowita mase obloku
(pyl+gaz) duzo powyzej 90 M. Trudno tak duza mase wyjasni¢ utrata masy przez jakikolwiek
obiekt gwiazdowy i przez to obserwacje Spitzerem dostarczaja bardzo silnego argumentu za
miedzygwiazdowym pochodzeniem obtoku rozswietlonego echem. Mozna jednak kwestionowaé
metody zastosowane przez Banerjee et al. (2006) do wyznaczenia masy pytu.
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ROZDZIAYL 3

Obserwacje

W tym rozdziale opisano obserwacje obszaru echa, ktére stang sie podstawa dyskusji w dal-
szych czesciach pracy. Wszystkie prezentowane tu obserwacje radiowe udato si¢ autorowi pozy-
ska¢ w ramach tzw. czasu otwartego oferowanego przez wickszosé $wiatowych obserwatoriow.
Oznacza to, ze kazda z obserwacji poprzedzal zmudny proces przygotowywania aplikacji o czas
obserwacyjny. Dodajmy, ze czesé z tych wysitkéw nie data efektéw, np. nie udato si¢ pozyskaé
obserwacji obszaru echa w wysokich przejsciach rotacyjnych CO (np. J=4-3 na teleskopie
APEX).

Jak to zostanie opisane w nastepnych rozdziatach, juz pierwsze obserwacje echa z dobra
katowa zdolno$cia rozdzielcza pokazaly, ze emisja CO w okolicach V838 Mon ma charakter
rozciagly i do poznania natury emitujacego gazu niezbedne jest sporzadzenie doktadnych
map emisji molekularnej. Takie mapy udalo sie pozyska¢ w dwoch przejéciach, mianowicie
dla 2CO(1-0) i (3-2). Nie mniej wazne bylo zdobycie dokladnych pomiaréw emisji CO dla
szerokiego zakresu liczb rotacyjnych J oraz w liniach o réznych grubosciach optycznych; taki
material obserwacyjny umozliwia préby ilosciowego opisu warunkéw fizycznych panujacych
w emitujacym gazie. Pomiary takie zdobyto dla kilku reprezentacyjnych pozycji, przy czym
szczegdlnie istotne wydaje sie uzyskanie widm izotopomeru tlenku wegla CO, ktére daty
pomiary linii o mniejszej gruboéci optycznej niz te spodziewane dla 2CO.

Warto podkreslié, ze teleskopy uzyte do zgromadzenia prezentowanych tu obserwacji nie
zostaly wybrane przypadkowo — starano sie, aby wielkosci wiazek w obserwacjach na réznych
czestosciach byly podobne, co powinno utatwié¢ iloéciows analize warunkow fizycznych w ob-
serwowanym gazie. Czyniono réwniez starania, aby obserwacje w réznych przejsciach byly jak
najmniej odleglte od siebie w czasie, ale zadanie to okazalo sie¢ bardzo trudne (jesli nie nie-
mozliwe) ze wzgledu na charakter systemu przyznawania czasu w obserwatoriach oferujacych
otwarty czas obserwacyjny.

3.1 Punktowe obserwacje w liniach '?CO(1-0) i (2-1)

Pierwsze obserwacje wykonano za pomoca 30-m teleskopu IRAM na gérze Pico Veleta (Hiszpa-
nia) w dniach 27-28 wrze$nia 2006. Obserwowano wtedy 13 pozycji w obszarze echa w dwdch
najnizszych przejéciach rotacyjnych 2CO, tj. J=1-0 na 2.6 mm (115.271 GHz) i J=2—1 na
1.3 mm (230.538 GHz). Obserwowane pozycje zostaly spisane w Tabeli 1 oraz zaznaczone na
Rys. 10. Podana w tabeli skala offsetéw odnosi sie do pozycji gwiazdy V838 Mon (wszystkie
offsety w tej pracy podane sa w sekundach tuku).

Wielko$é wiagzki teleskopu TRAM, w sensie szerokodci listka gléwnego przy polowie mocy
(HPBW, ang. half-power beam width), na obserwowanych czestosciach 115 GHz i 230 GHz
wynosi odpowiednio 2174 i 107. Obserwacje obszaru echa zaplanowano tak, aby sasiednie
pozycje znajdowaly sie we wzajemnej odleglosci réwnej co najmniej dwom szerokosciom wiazki
na 230 GHz, dzigki czemu pomiary na sasiednich pozycjach sa niezalezne.

W obserwacjach uzyto czterech odbiornikéw heterodynowych typu SIS (ang. superconduc-
tor-insolator-superconductor), oznaczanych jako A100, B100, A230 i B230, ktére jednoczesnie
rejestruja sygnal w dwéch polaryzacjach i na dwdch czestosciach. Odbiorniki pracuja jako
instrument z pojedynczym receptorem (ang. single pixel receivers) i tworza widma w trybie
SSB (ang. single side band) z tlumieniem niepozadanego pasma na poziomie 22 dB i 17 dB



na odpowiednio 115 GHz i 230 GHz. W roli spektrometru uzyto autokorelaratora VESPA.
Wszystkie widma uzyskano w rozdzielczosci 78.1 kHz i w pasmie o szerokosci 107 MHz; wska-
zana rozdzielczo$é¢ odpowiada szerokoéci kanalu 0.20 km s=' i 0.10 km s~! na odpowiednio
115 GHz i 230 GHz.

Obserwacje sporzadzono w technice przelaczania czestosci (ang. frequency switching, FSW)
ze skokiem czestosci wielkosci 16.6 MHz . Oznacza to, ze czestos¢ byla przetaczana o 7.8 MHz,
co odpowiada skokowi 40.7 km s~! na 115 GHz i 20.3 km s~! na 230 GHz. Kalibracja po-
zycjonowania (ang. pointing) i ogniskowania teleskopu robiona byla regularnie co ~2 h na
silnym zrédle kontinuum 0528+134. Dokladno$é pozycjonowania teleskopu wynosita 4”. Dane
zostaly skalibrowane w jednostkach natezenia metoda chopper wheel (Kutner & Ulich 1981;
doktadny opis implementacji metody chopper wheel na teleskopie IRAM 30-m znajduje sie
w dokumencie Kramer 1997) dajac widma w skali temperatury antenowej T%. Dokladnosé
kalibracji na 115 GHz wynosi okolo 10%.

Obserwacje w trybie przelaczania czestosci daty widma o bardzo nieregularnych liniach
bazowych (ang. baselines), ktére zredukowano poprzez odjecie sinusoid o odpowiednich cze-
stosciach i amplitudach; w kilku przypadkach niezbedne bylo odjecie od widm wielomianow
wysokiego rzedu. Recznie usunieto w z widm wadliwe kanaly. Nastepnie wszystkie skany uzy-
skane dla danej pozycji i dla obydwu polaryzacji uéredniono. Uzyskane tak widma ztozono
(ang. fold) standardowa metoda przesuniecia, odwrécenia i usrednienia (ang. shift-and-add
method). Widma zostaly nastepnie przeskalowane do jednostek temperatury listka gléwnego
(Typ, ang. main beam temperature) uzywajac efektywnosci listka gléwnego (ang. main beam
efficiency) 9mpb=0.77 dla 115 GHz oraz 7y,,=0.57 dla 230 GHz, gdzie Typ=T7} /7mb. Redukcja
danych i ich analiza zostala przeprowadzona za pomoca programu CLASS (Continuum and
Line Analysis Single-dish Software), bedacego czescig pakietu GILDAS® (Grenoble Image and
Line Data Analysis Software).

Calkowite czasy integracji (suma dla obydwu polaryzacji) oraz charakterystyczne poziomy
szuméw dla widm po usrednieniu i ztozeniu znajduja sie w Tabeli 1. Poziom szuméw scharak-
teryzowano jako érednie odchylenie standardowe (rms, ang. root mean square) dla obszaréw
widmowych poza liniami i ich aliasami; rms podano w skali T\y,.

3.2 Mapa w przejéciu 2CO(3-2)

Mape obszaru echa w przejéciu '2CO J=3-2 (345.7956 GHz) sporzadzono przy uzyciu ma-
trycy receptoréw HARP (Heterodyne Array Receiver Program for B-band) (Buckle et al.
2009; Smith et al. 2008) zainstalowanej na Teleskopie Jamesa Clerka Maxwella (James Clerk
Maxwell Telescope; JCMT). JCMT jest teleskopem 15-metrowym umieszczonym na gorze
Mauna Kea (Hawaje, USA). Obserwacje wykonywano w ciagu kilku nocy w okresie pomiedzy
27 grudnia 2007 i 17 stycznia 2008, z przewazajaca iloscia danych (60% catkowitego czasu
obserwacji) zebranych ostatniej nocy. HARP jest matryca 16 receptoréw z ktérych tylko 14
bylo w pelni dzialajacych w trakcie naszych obserwacji (obserwacje przypadly na moment,
kiedy matryca zostala Swiezo oddana obserwatorom do uzycia przez technikéw). Receptory sa
ulozone na siatce 4 x 4 z separacja sasiednich wigzek wielkosci 30”. Wielko$¢ wiazki pojedyn-
czego receptora to (Srednio) 14” (HPBW). Mape obszaru echa wykonano w trybie potrzgsania
i przelgczania pozycji (ang. jiggle-position switch mode) uzywajac zaimplementowanego wzoru
ruchu wiazki teleskopu oznaczanego jako HARPS jiggle, ktéry daje pomiary zorganizowane
na regularnej siatce 6” x 6”. Z uwagi na fakt, ze cze$¢ receptoréw nie dziatala, chcac pokryé
caly obszar echa, obserwacje zostaly sporzadzone ze zmienng orientacja matrycy, gtéwnie z
katami pozycyjnymi 45° i 0°; zmieniano rowniez centralna pozycje mapowanego obszaru. W
konsekwencji, choé¢ ostatecznie uzyskana mapa pokrywa caly obszar echa, ksztalt mapy jest
dos$¢ nieregularny a charakterystyka szuméw w réznych pozycjach mapy — niejednorodna.

Shttp://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS
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Rys. 10: Na optycznym obrazie echa (w tle) zaznaczono polozenie wybranych obszaréw ob-
serwowanych w przejsciach rotacyjnych molekuty CO. Czerwona ramka pokazuje gtéwny ob-
szar objety obserwacjami na telekopie JCMT w 2008 roku w linii CO(3-2). Zestaw zielo-
nych okregéw reprezentuje potozenie wiazek w obserwacjach za pomoca odbiornikéw jedno-
receptorowych na teleskopie IRAM 30-m we wrze$niu 2006. Pozycje te oznaczono numerami
porzadkowymi, odpowiadajacymi tym wprowadzonym w tekscie. Wielkosci okregéw odpowia-
daja wielkosciom wiazek (HPBW) na obserwowanych czestosciach. Wieksze okregi odpowia-
daja obserwacjom w linii CO(1-0), mniejsze okregi reprezentuja obserwacje w linii CO(2-1).
Zestaw niebieskich i amarantowych okregéw odpowiada obserwacjom matryca HERA na te-
leskopie IRAM 30-m w linii CO(2-1) w styczniu 2009. Kolor niebieski i amarantowy odréznia
obserwacje wycentrowane odpowiednio na pozycjach P10 i P32 (patrz tekst). Polozenie V838
Mon zaznaczono symbolem gwiazdy. Obraz w tle pochodzi z instrumentu HST/ACS (filtr
F814W) i odpowiada dacie 10 wrzesnia 2006.

37



Tabela 1: Pozycje obserwowane teleskopem IRAM 30-m w liniach 2CO(1-0) i (2-1) we wrze-
éniu 2006 roku. Wartoéci rms podane sa na kanat szerokoéci 0.2 i 0.1 km s~! dla obserwacji
na odpowiednio 115 i 230 GHz.

pozycja Aa  Ad czasint. rmsyys  rmss3g
] [l [min] [mK] [mK]

V838 Mon* 0 0 3536 14.1 46.3

Off1 24 0 66.3 27.3 82.1
Off2 —24 0 55.2 30.7 83.4
Off3 0 24 55.2 33.4 95.8
Oft4 0 24 55.2 304 88.4
Oft5 48 0 55.2 41.2 154.0
Oft6 48 0 44.2 42.7 130.3
Oft7 0 48 55.3 33.9 106.1
Off8 0 48 55.2 33.2 102.3
Off9 72 0 22.1 46.9 149.2
Off10 72 0 33.1 36.2 117.3
Off11 24 24 33.2 51.4 143.9
Off12 24 24 33.1 50.4 165.7

“a = 07"04™ 04385, § = —03°50'5171 (J2000.0)

Centralna pozycja referencyjna (Off) znajdowala sie na wspélrzednych a = 07705725370,
§ = —04°03'2570. Kazda z pozycji On zwiazanych z ,potrzasaniem” teleskopu (ang. jiggle
positions) posiadata oddzielna pozycje Off, co ma znaczenie dla ostatecznej charakterystyki
szuméw na mapie. Obserwacje wykonano w warunkach bardzo dobrej pogody z typowa grubo-
Scig optyczna atmosfery na 220 GHz wielkosci 7cgo = 0.10 (pomiar z ,tau-metra” w Caltech
Sub-millimeter Observatory, CSO). Temperatura instrumentalna (tj. systemowa bez uwzgled-
niania wkladu od atmosfery) byla w zakresie 109201 K dla réznych receptoréw. Kalibracji
pozycjonowania teleskopu dokonywano na 345 GHz regularnie co 1 h na silnych Zrédtach emisji
CO, co zaowocowalo dokladnoscia pozycjonowania lepsza niz 4”75 (3rms). Stabilnosé kalibra-
c¢ji kontrolowana byta poprzez obserwacje zrédet standardowych, np. CRL618 i IRC+10216, i
okreslono, ze byla ona lepsza niz okoto 10%.

HARP jest instrumentem pracujacym w trybie SSB z tlumieniem nieporzadanego pasma
na poziomie 12-14 dB. Jako spektroskopu uzyto autokorelatora ACSIS w konfiguracji, ktéra
data rejestrowane pasmo szerokoéci 250 MHz (= 217 km s™!) i rozdzielczoéé wielkoéci 31 kHz
(=0.027km s71).

Dane uzyskane matrycag HARP zostaly zredukowane przy uzyciu oprogramowania Starlink
Project Software, w szczegdlnosci uzyto pakietu KAPPA. Od widm odjeto wielomiany co
najwyzej trzeciego rzedu, by poprawié¢ jako$¢ linii bazowych. Obserwacje zostaly osadzone
(ang. regridded) na siatce przestrzennej 6” x 6” (do tego zadania uzyto procedury makecube
w KAPPA). Dane zostaly przetransformowane do skali Ty, przy sprawnosci listka gtéwnego
Nmp = 0.63.

3.3 Mapa w przejsciu 12CO(1-0)

Rozlegta mape okolic gwiazdy V838 Mon w przejéciu 2CO(1-0) udato si¢ uzyskaé przy uzyciu
matrycy odbiornikéw BEARS (The 25-BEam Array Receiver System) (Sunada et al. 2000;
Yamaguchi et al. 2000) zainstalowanej na 45-m teleskopie w Narodowym Obserwatorium w
Nobeyama (Japonia). Matryca sklada sie z 25 receptoréw utozonych w konfiguracji 5x5, tak,
ze sasiednie receptory wysrodkowane sg na punktach odlegltych od siebie o 4171. Szerokosé
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wiazki teleskopu na 115 GHz wynosi 1479 (HPBW). Mapa obszaru echa zostala wykonana
w technice on-the-fly (OTF, w locie) (np. Sawada et al. 2008). Interesujacy nas obszar nieba
obserwowany byl w serii réwnoleglych paséw odleglych od siebie o 5”, przy kacie pozycyjnym
matrycy ustawionym na 58°. Caly obszar obserwowany byl wielokrotnie, przy czym po kazdej
obserwacji pokrywajacej caly obszar mapy zmieniano kierunek skanowania na prostopadtly do
poprzedniego. Mapa zrobiona zostata w dwéch etapach. W okresie 2—4 kwietnia 2008 obser-
wowano obszar 320" x 320" wycentrowany na pozycji a = 0770405370, § = —03°50'25”0. W
zwiazku ze specyfika obserwacji matryca BEARS w obszarze tym tylko centralne pole o wy-
miarach 137”7 x 137" jest w pelni probkowane (tj. z czestoscia wigksza niz krytyczna czestosé
Nyquista). Nastepnie 12 kwietnia 2008 obserwowano duzo wigksza polaé nieba obejmujaca
640" x 640", wewnatrz ktorej centralne 457" x 457" jest w pelni probkowane. Zauwazmy, ze
nawet w pelni prébkowana cze$é mapy OTF znacznie wykracza poza obszar nieba prezento-
wany na Rys. 10.

Jako centralng pozycje Off dla wszystkich obserwacji OTF wybrano punkt o wspotrzednych
a = 07"05™25570, 6 = —04°03'2570, ktéry zostal uznany za wolny od emisji w linii CO(1-0)
w czulych obserwacjach teleskopem Delingha (Kaminski et al. 2007).

BEARS funkcjonuje jako odbiornik typu DSB (ang. double side band). Wszystkie dane
zostaly zebrane przy uzyciu zestawu cyfrowych autokorelator6w MAC (Sorai et al. 2000) w
roli spektrometrow. Rozdzielczosé i szeroko$¢ pasma obserwacyjnego ustawiono na 31.25 kHz
(0.081 km s~!) oraz 32 MHz (83 km s~!). Typowa temperatura systemowa towarzyszaca
obserwacjom, wlaczajac w to wplyw atmosfery, wynosita Ty,=400 K (DSB).

Dane zostaly skalibrowane standardowa metoda opisanag w Kutner & Ulich (1981). Ka-
libracja skali temperatury antenowej byta kontrolowana poprzez obserwacje silnego zrddla
emisji CO w obrebie obszaru Orion KL na wspélrzednych o = 05735™1455, 6 = —05°22/30/4.
Pomiary robione kazdego dnia obserwacji pokazalty, ze wzgledna kalibracja byla stabilna w
obrebie 14% (3 rms). Kalibracja pozycjonowania, krytyczna dla 45-m teleskopu w przypadku
obserwacji na wysokich czestosciach, robiona byta regularnie co ~1 h na silnych Zrédtach ma-
sera Si0O. Obserwacje OTF zrobione zostaly w warunkach bezwietrznych lub stabego wiatru
($rednia predkoéé wiatru mniejsza niz 5 m s~!) i nalezy si¢ spodziewaé, ze pozycjonowanie
teleskopu byto lepsze niz ~9”(3 rms).

Redukcje danych OTF sporzadzono w pakiecie NOSTAR (Nobeyama OTF Software Tools
for Analysis and Reduction) (Sawada et al. 2008). Wszystkie widma poprawiono na niere-
gularnosci linii bazowych odejmujac od nich wielomiany trzeciego i nizszych rzedéw. Dane
DSB przeliczono na jednostki odpowiadajace obserwacjom SSB uzywajac wspotczynnikow
konwersji wyznaczonych przez Obserwatorium w Nobeyama. Takie wartosci z kolei trans-
formowano do skali Ty, uzywajac tej samej wartosci efektywnosci m,,=0.32 dla wszyst-
kich 25 receptoréw. W celu zredukowania efektéw szumu skanowania (ang. scanning noise
effect) w trakcie sporzadzania ostatecznej wersji map spektroskopowych (ang. data cubes)
dane zostaly osadzone na regularnej siatce wspoélrzednych przestrzennych i poddane pro-
cedurom usredniania/wygladzania przy uzyciu metody basket-wave (Mangum et al. 2007).
Wykorzystano w tym celu zaimplementowany w NOSTAR algorytm PLEIT (Emerson &
Grave 1988), a jako funkcji wygladzajacej uzyto zmodyfikowanej funkcji Bessela pierwszego
rzedu (GaussxBessel). Przy rozmieszezeniu punktéw siatki co 775 i zastosowanych proce-
durach wygladzajaco-usredniajacych, efektywna szeroko$¢ wiazki teleskopu w obserwacjach
OTF wynosi 19”2. Wyniki obserwacji OTF prezentowane sa w Rozdz. 4.1.

3.4 Pomiary punktowe matrycag BEARS

Matryce BEARS wykorzystano tez do pomiaréw w standardowym modzie stare (wpatrywania
sie) do pomiaru emisji molekularnej w kilku wybranych pozycjach. Obserwacje takie przepro-
wadzono w przejéciach *CO J=1-0 (110.201 GHz), HCO* J=1-0 (89.189 GHz), oraz 2CO
J=1-0. Dane pozyskano w standardowym trybie zmiany pozycji PSW z pozycja Off potozona
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Tabela 2: Specyfikacja techniczna matrycy BEARS na teleskopie 45-m dla obserwacji na
roznych czestosciach w trybie PSW.

linia czestos¢  HPBW  nqp
[(GHZ] [

1200 J=1-0 115271204 149 0.32

BCO J=1-0 110.201353 149  0.40

HCO* J=1-0 89.188518 182  0.44

Tabela 3: Charakterystyka obserwacji matryca BEARS w trybie PSW w kwietniu 2008.

linia, pozycja data PA% rozdz. widmowa T, sysb toN rms®

[°] [km s™'] K] (K]

200 J=1-0 P32¢ 2008.04.02 13 0.081 406  1m20s 1.78
P10¢ 2008.04.15 58 0.081 390 14m20s  0.59

BCO J=1-0  P329 2008.04.05/06 13 0.085 360 1h40m 0.09
P10¢ 2008.04.09 13 0.085 390  1h10m 0.13

HCOt J=1-0 P10° 2008.04.14 45 0.105 240 54m  0.09

“kat pozycyjny matrycy BEARS

Pwartoé¢ DSB

‘wartos¢ rms na element rozdzielczosci dla centralnego receptora, po konwersji do SSB i w skali Ty,
da = 07"04™05340, § = —03°50'13”0

‘o = 07"04™05%52, § = —03°50'0070

kilka minut tuku na zachdd od pozycji On. Wielkosci wiazki teleskopu i efektywnodci listka
gltownego npp, dla obserwowanych czestosci podane sa w Tabeli 2.

Pomiaru emisji molekularnej '2CO i '3CO w najnizszym przejsciu rotacyjnym dokonano
dla dwéch pozycji centralnych (oczywiscie w obserwacjach matryca BEARS jednoczesnie ob-
serwowano zawsze 25 pozycji i jako pozycje centralng rozumie si¢ tu obszar obserwowany
przez centralny receptor). Jedna z obserwowanych pozycji byl pik rozkladu emisji w linii
12C0O(3-2) znaleziony na mapach wykonanych matryca HARP (Rozdz. 3.2) i majacy wspot-
rzedne a = 0770405340, 6 = —03°50'1370. Na potrzeby dalszej dyskusji pozycje te nazywaé
bedziemy P32. Druga z pozycji obserwowanych w liniach '2CO i ¥CO byt pik przestrzennego
rozktadu emisji w linii 2CO(1-0) znaleziony na mapach OTF. Pozycje te nazywaé bedziemy
dalej roboczo P10 i odpowiada ona wspélrzednym o = 0770405352, § = —03°50/0070. Dla
tejze pozycji zrobiono takze obserwacje w linii HCO' J=1-0. Dodatkowe dane techniczne
dotyczace obserwacji matrycag BEARS w trybie PSW, tj. daty obserwacji, katy pozycyjne ma-
trycy, temperatury systemowe, czasy integracji oraz charakterystyki szumu na ostatecznych
widmach, zebrano w Tabeli 3.

Kalibracja obserwacji i ich redukcja zostala przeprowadzona w sposéb analogiczny do tego
dla obserwacji OTF (Rozdz. 3.3). Dane zredukowano w programic NEWSTAR (Ikeda et al.
2001).

3.5 Obserwacje matryca HERA w linii /J=2-1 molekut 2CO i *CO

Ostatnie chronologicznie obserwacje spektroskopowe zrobiono w nocy z 29 na 30 stycznia 2009
na teleskopie IRAM 30-m w przejéciach 12CO(2-1) (230.538 GHz) i 3CO(2-1) (220.399 GHz).
W odréznieniu do wszystkich opisanych wczesniej obserwacji, ktére autor wykonywal osobi-
$cie, te ostanie obserwacje zrobione zostaly w trybie serwisowym przez operatoréw IRAM
(w bloku nazywanym HERA pool) na podstawie procedur przygotowanych przez autora. Do
obserwacji uzyto macierzy odbiornikéw HERA (HEterodyne Receiver Array) (Schuster et al.
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Tabela 4: Charakterystyka obserwacji matryca HERA w trybie PSW w dniach 29-30 stycznia
2009.

linia pozycja Tiy®  ton rms’
K] [min] [mK]

2CcOo J=2-1 P32 580 44 118
P10 635 44 133

BCO J=2-1 P32 390 210 34
P10 400 210 35

“warto$é¢ SSB
bsrednia wartogé rms na element rozdzielczoéei dla wszystkich receptoréw; w skali T,

2004) w trybie stare. HERA posiada 9 receptoréw ulozonych w konfiguracji 3x3 z separa-
cja 24" pomiedzy sasiednimi receptorami. Kazdy z receptoréw ma do tego dwa kanaly czule
na przeciwne polaryzacje. W trakcie naszych obserwacji centralny receptor byl kierowany w
kierunku dwéch pozycji P10 i P23, tj. w kierunkach pikéw emisji znalezionych na mapach
12C0(1-0) i (3-2). Kat pozycyjny matrycy w trakcie obserwacji wynosil zero. Obserwacje
przeprowadzono w zwyklym trybie PSW z pozycja Off polozong 600” na wschéd od obserwo-
wanej pozycji On. Czasy integracji, charakterystyka szuméw i typowe temperatury systemowe
dla obserwacji matrycag HERA zebrano w Tabeli 4.

Jako spektrografu uzyto autokorelatora VESPA. Zastosowano konfiguracje dajaca w efek-
cie widma o szerokosci pasma 71 MHz i o rozdzielczodci 78 kHz, co w jednostkach predkosci
daje pasmo ~95 km s~! i rozdzielczoéé ~0.1 km s~! dla obydwu obserwowanych czestodci.
Wielkosé¢ wiazki teleskopu na obserwowanych czestosciach jest praktycznie taka sama i wynosi
11” (HPBW).

Dane zostaly skalibrowane standardowa metoda chopper-wheel. Pozycjonowanie teleskopu
kalibrowano co kilka godzin poprzez obserwacje silnych zZrodet kontinuum. Z notatek operato-
réw wynika, ze pozycjonowanie bylo lepsze niz okoto 4”5 (3 rms). Cze$¢ obserwacji zrobiona
byta przy bardzo niskiej elewacji Zrédla (~18°).

Dane zredukowano w programie CLASS. Linie bazowe zostaly poprawione poprzez od-
jecie wielomianéw niskiego rzedu od pojedynczych skanéw. W niewielkiej ilosci przypadkow
obserwacji w linii 12CO(2-1) odjeto od widm sinusoide, aby pozbyé sie efektéw fali stoja-
cej w optyce instrumentu. Obserwacje usredniono dla kazdej obserwowanej pozycji i widma
transformowano do skali T\, uzywajac wartosci na efektywnosé wiazki gtéwnej uzyskane z
formuly Ruze’a dopasowanej do kilku punktéw pomiarowych (Thum & Mauersberger 2007):
Mmb (220 GHz)=0.59 1 7ub(230 GHz)=0.57.

3.6 Obrazy optyczne echa z Kosmicznego Teleskopu Hubble’a

W niniejszej pracy wielokrotnie odnosi¢ si¢ bedziemy do obrazéw optycznych echa V838 Mon
wykonanych Kosmicznym Teleskopem Hubble’a (HST). Czesé z nich zostala opublikowana
w Bond et al. (2003) oraz Bond (2007). Na potrzeby reprodukeji tych obrazéw zdobyto pu-
blicznie dostepne obserwacje echa poprzez formularz archiwum MAST (Miltimission Archive
at the Spece Telescope Science Institute). Wykorzystane w pracy dane pochodza z instru-
mentéw Advanced Camera for Surveys (ACS) i Wide Field Planetary Camera 2 (WFPC2).
Obrazy zredukowane automatycznie przez pipeline, ktora uwzglednia poprawe na bias i pla-
skie pole (ang. flat-field), poddano dodatkowej redukcji uzywajac programu multidrizzle’ w
pakiecie STSDAS w $rodowisku pyRAF; obrazy poddano procedurze drizzling, poprawiono na
efekty dystorsji geometrycznej, usunieto efekty uderzen promieniami kosmicznymi, po czym

"http://stsdas.stsci.edu/multidrizzle/
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ztozono obrazy z réznych ekspozycji. Dane z WFPC2 wymagaly dodatkowo mozaikowania.
Odpowiednie daty obserwacji i uzyte filtry reprodukowanych obrazéw podano w opisach do
rysunkow.
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ROZDZIAL 4

Wyniki obserwacji

W niniejszym rozdziale prezentowane sa wyniki obserwacji wymienionych w rozdziale po-
przednim. Opisane tu zostaly obszary emisji widoczne na mapach radiowych oraz struktury
widmowe zarejestrowane na wybranych pozycjach. Rozdzial zawiera takze elementarne po-
miary charakteryzujace znalezione struktury. Wszystkie wyniki prezentowane sa w skali T,
natomiast predkosci podawane sa wzgledem LSR.

4.1 Mapa spektroskopowa BEARS w przejsciu ?CO(1-0)

Poprzez doktadana analize mapy spektroskopowej sporzadzonej na 115 GHz ustalono, ze w
obszarze objetym obserwacjami znajduja sie trzy niezalezne kinematycznie kompleksy mole-
kularne. Scharakteryzowaé je mozna poprzez nastepujace zakresy predkosci: 47.0-52.0 km s,
52.0-54.5 km s~!, and 55.0-58 km s~!. Mapy prezentujace sumaryczny sygnal w tychze za-
kresach predkosci prezentowane sg razem z mapa poziomu szuméw na Rys. 11. Mapy zostaty
sporzadzone dla siatki przestrzennej 7’5 x 7'5, a poziom szuméw jest dany jako érednie od-
chylenie standardowe widm (z wylaczeniem zakreséw emis;ji).

Obloki molekularne, ktére widoczne sg w zakresie predkosci 47.0-52.0 km s—!, zlokali-
zowane sa w pasie rozpodcierajacym sie w kierunku wschéd-zachéd, w zakresie deklinacji
—3°51"13" < § < —3°55'30". Pas ten ciagnie si¢ wzdluz calej mapy i tworzy wydluzonag
strukture, ktora zapewne ciagnie sie dalej poza obszar objety naszymi obserwacjami. Emisja
w linii 12CO(1-0) w obrebie tej struktury jest staba i posiada kilka lokalnych pikéw emisji
siegajacych co najwyzej ~3 K. Kompleks ten jest bardzo rozmyty i zapewne ztozony z wielu
niejednolitych obtokéw o stabo okredlonych granicach.

W zakresie predkosci 52.0-54.5 km s~! widoczny jest tylko jeden oblok. Znajduje sic
on na mapie na pdéinoc od pozycji V838 Mon w obrebie obszaru echa $wietlnego. Obtlok
jest bez watpienia rozciagly, ale ma bardzo zwarta strukture. Ksztalt obtoku przypomina
strukture kometarng z jadrem skierowanym w kierunku gwiazdy V838 Mon i krétkim ogonem
rozciggajacym sie¢ w kierunku péinocnym. Rozmiary obloku wzdtuz dtuzszej osi wynosza 93"
(wartosé zmierzona dla izofoty na poziomie 10% maksymalnej emisji sygnalu zsumowanego
w domenie predkosci). Chmura pokazana jest w zblizeniu na Rys. 12 (patrz tez Rys. 18).
Maksimim rozkladu emisji (zintegrowanej po predkosciach) znajduje sie na wspélrzednych oo =
07"04™05%52, 6 = —03°50'00700 (pozycja P10), tj. w odleglosci 52” od pozycji gwiazdy V838
Mon. Widmo wyekstrahowane dla tej pozycji prezentowane jest na Rys. 17. Dla wickszosci
pozycji w obrebie chmury profile linii emisyjnych maja ksztalt profilu Gaussa i zazwyczaj nie
wykazuja zadnej pod-struktury, cho¢ niektore linie sg nieco asymetryczne. Typowa szerokosé
potéwkowa profilu w polowie jego wysokosci (and. full-width at half maximum, FWHM)
wynosi AV=0.9 km s~!. Mapy kanatéw (Rys. 29) zdradzaja istnienie malego gradientu w
predkosciach: wyzsze predkosci dominuja na poéinocy, nizsze — w poludniowej czesci.

W okolicach wspéhrzednych o = 0770433%, § = —03°51/00”, tj. w obszarze mapy BEARS,
gdzie pokrycie obserwacjami jest mniejsze od krytycznej czestosci probkowania, widoczny
jest jeszcze jeden obszar emisji molekularnej, ktéry ogranicza sie do zakresu predkosci 55.0—
58.0 km s~!. Z uwagi na to, ze oblok znajduje sie w niedopréobkowanym, silnie zaszumionym
obszarze mapy i do tego na jej brzegu, nie mozna scharakteryzowa¢ bardziej szczegdtowo tej
struktury.
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Rys. 11: Panele gérne i dolny lewy: Mapy emisji >CO(1-0) integrowanej we wskazanych
zakresach predkosci (lewy gorny rég) na podstawie obserwacji OTF z kwietnia 2008. Panel
dolny prawy: poziom szumu w zarejestrowanych widmach (wartosci rms dane sa na kanal
szerokosci 0.1 km s™1). Symbolem gwiazdy oznaczono pozycje V838 Mon. Kierunek pétocny
jest nachylony do pionu — orientacja map jest okreslona strzatkami.
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Rys. 12: Panel lewy: Sumaryczna emisja w linii '2CO(1-0) i zakresie predkoéci 52-54.5 km s~ *
na podstawie obserwacji BEARS z kwietnia 2008. Panel prawy: Poziom szuméw w widmach
obserwowanych matryca BEARS (wartosci rms dane sa na kanal szerokogci 0.1 km s—!).
Symbolem gwiazdy oznaczono pozycje V838 Mon.
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Rys. 13: Panel lewy: Mapa emisji 2CO(3-2) w zakresie 52-54.5 km s~! na podstawie obserwa-
cji matryca HARP ze stycznia 2008. Panel prawy: Mapa poziomu szuméw w obserwowanym
obszarze (wartogci rms dane sa na kanal o szerokoéci 0.1 km s~1). Symbolem gwiazdy ozna-
czono pozycje V838 Mon.

4.2 Mapa spektroskopowa HARP w przejsciu 2CO(3-2)

Obszar obserwowany matryca HARP w przejéciu 2CO(3-2) jest mniejszy niz ten obserwo-
wany w przejsciu J=1-0 i odpowiada centralnym cze$ciom mapy OTF. Spektroskopowa mapa
HARP pokazuje obecnoéé¢ emisji molekularnej w zakresie predkoéci 52-54.5 km s—!
samym obszarze nieba, co emisja widoczna w linii (1-0) na podobnym zakresie predkosci.
Mapa sumarycznej emisji i odpowiadajaca jej mapa poziomu szuméw pokazane sa na Rys. 13
(patrz tez Rys. 18). Mapa kanaléw prezentowana jest z kolei na Rys. 30.

Generalna charakterystyka morfologii chmury widocznej w przejéciu CO(3-2) jest bardzo
podobna to tego co napisano o strukturze widocznej na tych samych predkosciach w linii
CO(1-0). Oblok obserwowany w tym wyzszym przejsciu wydaje si¢ nawet wyrazniej posiadaé
kometarny ksztalt. Izofota na poziomie 10% piku sumarycznej emisji ma rozmiary ~60" w
dluzszej osi i ~40” w kierunku prostopadlym. Pozycja z najsilniejsza (sumaryczna) emisja
znajduje sie na wspétrzednych o = 07"04™05%4, § = —03°50'1370 (pozycja P32), czyli 39" od
pozycji V838 Mon.

Obserwowane linie emisyjne sa bardzo waskie i maja typowa szerokos¢ potéwkowa AV
= 0.9 km s~!. Podobnie do tego, co zauwazono dla obloku obserwowanego w linii CO(1-0),
dostrzegalny jest maly gradient predkosci w obrebie struktury obloku (patrz Rys. 30).

iwtym

4.3 Widma dla wybranych pozycji w obserwacjach IRAM 30-m z wrzeS$nia
2006

Wsréd 13 obserwowanych pozycji we wrzesniu 2006, emisja w linii 2CO(1-0) zostata zare-
jestrowana w sze$ciu przypadkach: na pozycji samej gwiazdy V838 Mon oraz na pozycjach
oznaczonych jako Off2, Off3, Off4, Off7, Off8. Dla trzech sposréd tych pozycji, mianowicie
Off3, Off7 oraz Off8, uzyskano réwniez detekcje w linii 2CO(2-1). Widma z zarejestrowa-
nymi liniami emisyjnymi prezentowane sa na Rys. 14. Linie emisyjne scharakteryzowane sa w
Tabeli 5, gdzie podano ich centralne predkosci radialne (Viggr), szerokosci potéwkowe (AV),
natezenie piku emisyjnego (Tip*) oraz catkowity sygnal zsumowany w obrebie profilu linii
(Ico = [ T dV); parametry te okreslono poprzez dopasowanie do kazdej z obserwowanych
linii profilu Gaussa.

Widma prezentowane na rysunku Rys. 14 wymagaja dodatkowego komentarza technicz-
nego. Wszystkie te widma uzyskano w trybie przelaczania czestosci, ktéry czesto nie usuwa z
widm emisji tellurycznej (mezosferycznej) molekulty CO (wplyw emisji mezosferycznej CO na
widma uzyskane technika przelaczania czestosci opisano w Thum et al. 2005). Emisja tellu-
ryczna CO pojawia sie w widmach na predkosci radialnej mezosfery w momencie obserwacji.
W naszym przypadku predko$é ta wynosila typowo Visr ~8.8 km s~!. Po zlozeniu widm
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Rys. 14: Linie widmowe 2CO J=1-0 (linia niebieska) oraz J=2-1 (linia czerwona) zaobser-
wowane na teleskopie IRAM 30-m we wrzesniu 2006. Pokazano tylko widma dla tych pozycji,
gdzie uzyskano detekcje emisji w danym przejsciu. Struktury wygladajace jak absorpcje sa
aliasami emisji mezosferycznej CO.

Tabela 5: Charakterystyka linii emisyjnych obserwowanych na IRAM 30-m w 2006 roku.

Offset 12C0(1-0) 12Co(2-1)
pozycja wzgl. Visr AV Thex Ico Visr AV Thex Ico
V838 Mon | [kms™!] [kms™!] [K] [Kkms™!]|[kms™!] [kms™!] [K] [Kkms™!]

V838Mon 0 0| 534 1.1 0.10 0.13
off2 -24 0| 53.2 1.8  0.12 0.24

Off3 0 24| 53.2 0.9 222 2.17 53.2 09 1.03 097
Off4 0 24| 533 1.7 0.12 0.22

Oofft 0 48| 53.3 1.0 947  9.77 53.3¢ 1.1 12.70* 14.23¢
Off8 0 48 | 485" 0.8 0.61°® 0.54b 48.5 0.8 050 041

“ksztalt linii nie jest dobrze odtwarzany przez profil Gaussa
bpomiar przeprowadzony na widmie FSW bez zlozenia (tj. bez zastosowanie procedury folding)
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procedura fold emisja mezosferyczna zanieczyszcza widma nie tylko struktura emisyjng na
odpowiedniej predkosci radialnej, ale takze dwoma aliasami, ktore wygladaja jak struktury
absorpcyjne i pojawiaja sie (w naszym przypadku) na czestosciach przesunietych o 7.8 MHz
wzgledem struktury emisyjnej. Niestety linia miedzygwiazdowa CO(1-0) zarejestrowana na
pozycji Off8 ma predkoéé¢ centralna 48.45 km s~!, gdzie wypada tez jeden z aliaséw emisji
mezosferycznej. Z tego powodu wszelkie pomiary linii CO(1-0) na pozycji Off8 sa niemozliwe
na widmach ztozonych procedura fold i dlatego pomiaréw dokonano na widmach bez ztozenia.
Widmo takie ma gorsza charakterystyke szuméw z poziomem rms wiekszym o czynnik v/2.

Pozycje z widoczna emisja CO(1-0) mozna podzieli¢ na dwie grupy: takie ze staba emisja,
gdzie natezenie piku jest mniejsze niz 0.15 K, i z silng emisja, kiedy pik emisji przekra-
cza 0.15 K. Staba emisja jest widoczna na pozycjach Off2, Off4 i na pozycji gwiazdy. Linie
CO(1-0) sa tam wycentrowane na predkoéci ~53.3 km s~! i nie posiadaja swoich odpowied-
nikéw w przejsciu CO(2-1). Emisja w tym wyzszym przejsciu jest prawdopodobnie stabsza
niz poziomy szumoéw, ktére, zauwazmy, przy tych samych czasach integracji sa wyzsze na
230 GHz niz na 115 GHz.

Jako Zrédla silnej emisji CO(1-0) zaliczono trzy pozycje: Off3, Off7 oraz Off8. Bardzo
silne linie emisyjne na pozycjach Off3 i Off7 maja niemal te same centralne predkosci ra-
dialne Vigg=53.2 km s~!. Emisja znaleziona na pozycji Off8§ rézni sie od pozostatych przede
wszystkim odmienna predko$cig centralna, ktéra wynosi 48.45 km s~!. Dla wszystkich trzech
wymienionych pozycji z silna emisja CO(1—0) obserwowana jest tez znaczaca emisja w przej-
sciu CO(2-1). Co ciekawe, stosunki natezen tych dwoch linii sa skrajnie rézne dla tych trzech
pozycji.

Pomiary zebrane w Tabeli 5 pokazuja, ze wszystkie zarejestrowane linie sa bardzo waskie z
typowa szerokoécia potéwkowa ponizej 1 km s~!. Wyznaczona szerokoéé najstabszych struktur
jest nieco wicksza, najpewniej jako skutek dopasowania profilu teoretycznego do widma o
niskim stosunku sygnalu do szumu. W ogdélnosci, ksztalt obserwowanych linii jest dobrze
odtwarzany profilem Gaussa, poza najsilniejsza linia, tj. CO(2-1) na pozycji Off7, ktéra jest
nieco asymetryczna.

4.4 Wyniki obserwacji punktowych BEARS

2Cc0(1-0)

Integracje w linii 12CO(1-0) na pozycjach P10 i P32 (jako pozycjach centralnych) byty bar-
dzo kroétkie i miaty charakter kontrolny. Detekcja linii jest ewidentna w obydwu przypadkach
tylko dla centralnego receptora. Zarejestrowane linie i poziom szuméw w widmach scharak-
teryzowane sa w Tabeli 6. Widma dla pozycji P10 i P32 pokazano na Rys. 17. Natezenia
linii obserwowanych w trybie PSW okazg sie istotne dla oceny doktadno$ci kalibracji danych
zgromadzonych w trybie OTF (patrz Rozdz. 4.6).

W Tabeli 6 prezentowane sa pomiary dla pozycji P10 i P32 zaréwno dla obserwacji uzy-
skanych w trybie PSW jak i OTF. W przypadku pomiaréw dla obserwacji OTF emisja jest
silniejsza na pozycji P32 niz na P10, natomiast w przypadku obserwacji PSW emisje na oby-
dwu pozycjach sa poréwnywalne. Mozna by uznaé, ze ktdci si¢ to z definicja pozycji P10 jako
odpowiadajacej pikowi emisji w linii >?CO(1-0). Polozenie pozycji P10 zostalo okreslone na
wczesnych wersjach map spektroskopowych, jeszcze w trakcie zbierania danych, jako mak-
simum rozkladu przestrzennego emisji molekularnej. Na ostatecznych wersjach map okazato
sie, ze wspolrzedne odpowiadajace P10 nie pokrywaja sie z polozeniem piksela o najsilniejszej
emisji. Nie zmienia to jednak sensu naszego wywodu, poniewaz P10 miata by¢ reprezentacyjna
pozycja w obrebie obloku z silna emisja, ktéra tatwo zarejestrowaé¢ w mozliwie krétkim czasie.

BCo(1-0)

Obserwacje matryca BEARS w linii *CO(1-0) zaowocowaly detekcjami linii tylko na po-
zycjach centralnych, tj. dla P10 i P32. Detekcja emisji jest na poziomie 50. Linie zostaly
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Tabela 6: Charakterystyka linii '2CO i "*CO J=1-0 obserwowanych na pozycjach P10 i P32
centralnym receptorem BEARS w kwietniu 2008.

position Visr AV Thpx Ico rms

[km s_l] [km s_l] K] K kms_l] (mK]
2C0O(1-0) (OTF)

P10 53.2 0.9 6.10% 5.59 289.9%

P32 53.3 0.9 6.46% 6.33 287.49
2CO(1-0) (PSW)

P10 53.4 0.8 8.13% 6.71 590.0%

P32 53.5 0.9 8.07% 6.77 17824
13CO (1-0) (PSW)

P10 53.3 0.7 0.59° 0.45 129.0°

P32 53.1 0.5 0.51° 0.27 93.8°

“na kanal szerokosci 0.081 km s~}

na kanat szerokogci 0.085 km s+

scharakteryzowane w Tabeli 6. Zarejestrowana emisja w izotopomerze 3CO odpowiada cen-
tralng predkoécia emisji 12CO znalezionej na tych samych pozycjach. Linie 13CO(1-0) wydaja
sie wezsze niz ich odpowiedniki dla '2CO, jednak stosunek sygnalu do szumu widm jest zbyt
niski, by stwierdzi¢ to z cala pewnoscia.

HCO™ (1-0)

Obserwacje w przejsciu HCO™ (1-0) nie zaowocowaly detekcja linii dla zadnej z wiazek ma-
trycy BEARS i mozna wskazaé tylko gérny limit na emisje w tejze linii. Dla centralnego
receptora, odpowiadajacego pozycji P10, poziom szumoéw jest wielkosci 3rms=0.27 K na ka-
nat o szerokosci 0.105 km s~!. Warto$¢ ta stanowi tylko potowe piku emisji w linii 12CO(1-0)
na tej samej pozycji, wiec brak detekcji linii HCO™(1-0) nie dziwi.

4.5 Pozycje obserwowane matrycag HERA

Widma uzyskane matryca HERA w styczniu 2009 prezentowane sa na Rys. 15 1 16. Podsta-
wowe pomiary linii emisyjnych zebrano w Tabelach 7 i 8.

W trakcie redukcji danych okazalto sie, ze w przypadku obserwacji wycentrowanych za-
réwno na P10 jak i na P32, widma odpowiadajace receptorowi na offsecie (24,24) posiadaja
waska i stabg strukture ,absorpcyjng” na predkosci ~49 km s~!. Jako zZe trudno spodziewaé
sie w obserwowanym obszarze jakiejkolwiek znaczacej emisji w kontinuum, ,absorpcje” te sa
najpewniej efektem istnienia emisji molekularnej na pozycji referencyjnej Off dla receptora
(24,24). Na szczeScie, emisja na pozycji Off w zaden sposéb nie znieksztalca interesujacej nas
emisji na predkosciach w okolicach 53.3 km s~ 1.

Spoérdéd pozycji obserwowanych matryca HERA wycentrowang na P10, tylko na pozy-
cji (24,-24) nie zarejestrowano zadnej emisji w linii ?CO(2-1). Na pozycjach (—24,—24) i
(—24,24) widaé tylko staba emisje, ktérej zintegrowany sygnat jest mniejszy niz 1 K km s~1,
Na pozostalych 6 pozycjach linie sa silne, przy czym na pozycji centralnej P10 emisja jest
zdecydowanie najsilniejsza. Profile linii ogladane w oryginalnej rozdzielczosci sa nieregularne;
w przypadku pozycji P10 i (—24,0) profil zdradza obecno$é przynajmniej dwéch komponentéw
emisyjnych tworzacych ciasng blende. Dla dwéch pozycji z silng emisja 2CO(2-1) udalo sie
tez zarejestrowaé¢ emisje w analogicznej linii izotopomeru *CO, mianowicie na pozycjach P10
i(24,0), choé¢ w tym drugim przypadku pik emisji jest tylko na poziomie 3rms. Emisje w linii
13C0O sa wyraznie wezsze niz ich odpowiedniki w liniach 2CO, a linia na pozycji P10 jest
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- '(24,24') + '(0,24)' '(-24,2'4) .

12C0(2-1) ]
7x¥co(2-1) —

Top [K]
oORrNWAOO

Vi gg [km s]
Rys. 15: Widma uzyskane matryca HARP w styczniu 2009 dla P10 jako pozycji centralne;j.
Widma w przejsciu ?CO(2-1) przedstawiono linia niebieska, natomiast przeskalowane widma
w przejsciu 13CO(2-1) prezentowane s linig czerwona. Offsety obserwowanych pozycji, liczone
wzgledem pozycji P10, podane sa lewym gérnym rogu kazdego panelu.

(-24,24)

12C0(2-1) ——
7xBco-1)

Top [K]

Vi gg [km s]
Rys. 16: To samo co na Rys. 15, ale dla P32 jako pozycji centralnej. Offsety podano wzgledem
P32.
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Tabela 7: Charakterystyka linii emisyjnych obserwowanych matryca HERA na IRAM 30-m w
2009 roku z pozycja P10 jako pozycja centralng matrycy. Wartosci T} odpowiadajg kanatom
szeroko$ci 0.102 km s~1(12CO) i 0.106 km s~1(13CO).

Offset 2C0(2-1) 13COo(2-1)

wzgl P10 | Vign AV Tmx [ Vs AV Tmax [
(A A8") | [kms™!]  [kms™!] K] [Kkms™!] | [kms™!] [kms™'] [K] [Kkms™!]
-24 -24 53.3 0.9 0.52 0.49

-24 0 53.3 1.3 1.63 2.33

-24 24 53.5 1.0 0.47 0.51

0 -24 53.1 1.0 2.68 2.77

0 0 53.4 1.0 6.10¢ 6.46% 53.3 0.6 0.67 0.42
0 24 53.4 0.8 2.31 2.01

24 0 53.3 0.9 1.23 1.16 53.2 0.6 0.10 0.06
24 24 53.4 0.8 1.87 1.68

max

“Linia nie jest dobrze odwzorowana przez profil Gaussa; prosty odczyt Top™ daje 5.47 K, natomiast sumo-
wanie sygnatu w obrebie profilu daje Ico=6.15 Kkms™!

Tabela 8: To samo co w Tabeli 7, ale dla P32 jako pozycji centralne;j.

Offset 12c0(2-1) 13Cco(2-1)
wagl. P32 | Visn AV T Jog Visn AV Tmx [
(A’ AS") | [kms™!] [kms™!] [K] [Kkms™! | [kms™!] [kms™!] [K] [Kkms™!]
—24 0 53.3 1.2 0.81 1.04
—24 24 53.3 0.8 0.55 0.48
0 0 53.1 1.0 8.38 8.54 53.1 0.6 0.85 0.56
0 24 53.5 1.0 4.67 4.74 53.5 0.5 0.26 0.13
24 0 53.3 0.8 1.21 1.02
24 24 53.4 0.8 2.76 2.47
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doskonale odtwarzana przez profil Gaussa.

W przypadku obserwacji wycentrowanych na pozycji P32, emisje 12CO(2-1) udato sie
zarejestrowac tylko dla pozycji odpowiadajacych polozeniom szeéciu péinocnych receptorow,
czyli pozycje (24,-24), (0,-24) oraz (—24,-24) sa w naszych obserwacjach wolne od emisji.
Zarejestrowane linie emisyjne znowu wykazuja zauwazalna nieregularnos¢ ksztattow profili,
ale tylko linia na pozycji (0,24) ma wyraznie dostrzegalne dwa komponenty. Dla pozycji P32
i (0,24) widoczna jest znaczaca emisja w linii '3CO(2-1). Profile tej emisji sa doskonale od-
twarzane przez profil Gaussa i sg niemal dwukrotnie wezsze niz ich odpowiedniki widoczne w

linii 2CO.

4.6 Poréwnanie obserwacji dla tych samych pozycji ale z ré6znych instru-
mentéw w linii 12CO(1-0)

W celu lepszego zrozumienia jakosci kalibracji zgromadzonych danych interesujace wydaje
sie poréwnanie widm zrobionych w danym przejéciu dla tych samych pozycji przy uzyciu
roznych instrumentéw i roznych technik obserwacyjnych. Mozliwosé taka daja obserwacje w
linii 12CO(1-0), ktéra byta obserwowana matryca BEARS na pozycjach P10 i P32 w trybie
OTF i PSW, oraz na pozycjach Off3 i Off7, gdzie linia zostata zarejestrowana w obserwacjach
teleskopem TRAM 30-m i w obserwacjach OTF na teleskopie 45-m. Na potrzeby ponizszej
dyskusji wyekstrahowano z mapy spektroskopowej OTF widma dla czterech wspomnianych
pozycji. Réznice miedzy zdefiniowanymi wspétrzednymi pozycji P10, P32, Off3 i Off7, a fak-
tycznymi wspolrzednymi ekstrahowanych widm na mapie spektroskopowej sa mniejsze niz
formalne btedy pozycjonowania charakteryzujace obserwacje.

Poréwnamy najpierw obserwacje tych samych pozycji matryca BEARS w trybie OTF i
PSW. Odpowiednie widma zestawiono na Rys. 17, natomiast pomiary linii zebrano w Tabeli 6.
Widaé wyraznie, ze emisja widoczna w obserwacjach PSW jest o czynnik ~1.35 silniejsza niz
jej odpowiedniki w obserwacjach OTF. Roznica w poziomie emisji znacznie przekracza sza-
cowang dokladnos$¢ kalibracji danych uzyskanych matryca BEARS (~14%). Za réznice w
natezeniach linii uzyskanych tymi dwiema technikami moga odpowiadaé¢ btedy pozycjonowa-
nia teleskopu (pointingu) oraz fakt, ze efektywne wielko$ci wiazek sa dla nich rézne (1972 dla
OTF i 14”79 dla PSW). W konsekwencji poréwnujemy tu widma nieco innych obszaréw obloku.
Za taka interpretacja przemawia fakt, ze silna linia obserwowana na pozycji P10 jest nieco
przesunieta w predkosciach w obydwu obserwacjach. Obserwowana chmura jest bardzo niejed-
norodna i nawet mate réznice w potozeniu i wielkosci wigzek moga dawaé dostrzezone réznice
natezen. Zaznaczmy, ze pozycjonowanie teleskopu 45-m w Nobeyama jest bardzo problema-
tyczne. Wielki teleskop jest bardzo podatny na nawet niewielkie podmuchy powietrza i cho¢
nasze obserwacje robiono w warunkach stabego wiatru, to efektu degradacji pozycjonowania
nie mozna nigdy wyeliminowaé catkowicie. Dodatkowo, kalibracji pozycjonowania teleskopu
45-m dokonuje si¢ na zréodtach maseréw SiO na 43 GHz, czyli dla znacznie wigkszej wiazki
glownej niz ta dla obserwacji programowych na 115 GHz. Z drugiej strony, ze wzgledu na swa
specyfike (m. in. duza liczba odwiedzin tej samej pozycji po niezaleznych kalibracjach pozy-
cjonowania), obserwacje OTF sa mniej podatne na bledy pozycjonowania teleskopu i przez
to bardziej reprezentacyjne dla przypisanych im pozycji. W $wietle powyzszego mozna by¢
sktonnym do uznania obserwacji OTF za bardziej wiarygodne.

Jeszcze gorzej wyglada porownanie danych zgromadzonych dla pozycji Off3 i Off7, ktore
prezentujemy na Rys. 17. Natezenia linii w obserwacjach teleskopem ITRAM 30-m sg 1.9 i
1.6 razy silniejsze niz wynika to z danych uzyskanych w trybie OTF na teleskopie 45-m.
Oczywiscie i w tym przypadku wing za rozbieznosci mozna obarczyé btedy pozycjonowania
i rézne wielkosci wiazek (1972 dla OTF i 21”3 dla obserwacji IRAM). Warto tu dodaé, ze
kilku obserwatoréw doniosto, ze obserwacje z teleskopu 30-m daja systematycznie zaniZone
natezenia linii w pasach 115 i 230 GHz (Decin et al. 2010, i wymienione tam referencje), co
komplikuje jeszcze bardziej ocene wiarygodnosci zebranych danych. Niepokojace jest jednak
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Rys. 17: Lewe panele: Poréwnanie obserwacji w linii 12CO(1-0) dla pozycji P10 (gérny panel)
i P32 (dolny panel) uzyskanych za pomoca matrycy BEARS na 45-m teleskopie w Nobeyama
w trybie PSW (linia niebieska) i OTF (linia czerwona). Widma PSW zostaly przeskalowane.
Obydwa zestawy danych prezentowane sa w rozdzielczosci 0.081km s™1). Prawe panele: Po-
réwnanie obserwacji w linii 2CO(1-0) dla pozycji Off3 (gérny panel) i Off7 (dolny panel)
uzyskanych w obserwacjach OTF na teleskopie 45-m (czerwona linia) i w trybie przelacza-
nia czestosci (FSW) na teleskopie 30-m (linia zielona). Widma pokazano w rozdzielczosci
0.2 km s~ L.

to, ze obserwacje OTF daja konsekwentnie zawsze nizsze natezenia na emisje, jesli porownaé
je do obserwacji punktowych z teleskopéw 45-m i 30-m. Efekt moze by¢ wiec systematyczny.

7 powyzszej dyskusji wynika, ze natezenia linii uzyskane z obserwacji OTF sa raczej nie-
pewne i nalezy je traktowaé¢ z duza ostrozno$cia. Analogicznymi niepewnosciami moga by¢
obciazone takze obserwacje BEARS w linii 1*CO(1-0).

4.7 Pomiary linii emisyjnych ?CO(3-2) dla wybranych pozycji

Na potrzeby analizy parametréw fizycznych emitujacego gazu (Rozdz. 5.2) wazne jest uzy-
skanie mozliwie najwigkszej ilosci pomiaréw linii emisyjnych w obrebie obtoku. Dosé bogaty
material obserwacyjny zostal jak dotad zaprezentowany dla pozycji P10 i P32 (tj. zmierzono
linie J=1-0 oraz 2-1 dla 2CO i ¥CO; w sumie po 4 linie) oraz Off3, Off7, Off8 (glebokie
integracje w 2CO J=1-0i 2-1; w sumie po dwie linie). W Tabeli 9 uzupelniamy ten mate-
riat o kolejne pomiary w przejéciu 12CO(3-2) uzyskane na podstawie widm ekstrahowanych
ze spektroskopowej mapy HARP. Prezentowane pomiary sa wynikami dopasowania profilu
Gaussa do obserwowanych linii. Na pozycji odpowiadajacej Off8 nie widaé zadnej emisji i
mozna podaé tylko jej gorny limit 3-rms=0.45 K. Tabela 9 zawiera takze pomiar dla pozycji
a = 07"04™m05%4, § = —03°49'4970, oznaczonej dalej jako (0,24)p32, ktéra byla obserwowana
matryca HARP na offsecie (0,24) wzgledem P32 i posiada silna emisje w linii J=2-1 zaréwno
dla 2CO, jak i *CO. Dla porzadku podajemy tu takze wyniki pomiaru dla tej samej pozycji
w obserwacjach OTF w linii 12CO(1-0): Vsg=>53.4 km s~} AV=0.8 km s~!, Tm&*=501 K,
Ico=4.46 K km s™!, rms=284 mK (na kanat szerokoéci 0.081 km s~1).

52



Tabela 9: Charakterystyka linii emisyjnych 2CO(3-2) obserwowanych na wybranych pozy-

cjach w obserwacjach HARP/JCMT w styczniu 2009. Warosci rms i Tn2* podane sa na kanal

szerokosci 0.1 km s~ L.

pozycja Visr AV Thpx Ico rms
kms™!] [kms™!] [K] [Kkms™'] [mK]

P10 53.4 0.9 3.58 3.44 217
P32 53.2 1.0 5.29 5.60 219
(0,24)pso 534 0.7  1.84 1.40 303
Off3 53.1 0.9 1.05 1.05 153
Oft7 53.3 0.9 2.56 2.50 218
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ROZDZIAL 5

Charakterystyka obloku molekularnego
w obszarze echa

W rozdziale tym dokonuje si¢ charakterystyki obtoku molekularnego obserwowanego w obsza-
rze echa V838 Mon. Szczegdtowej analizie poddany zostaje rozklad przestrzenny obserwowanej
emisji molekularnej. Bogaty material obserwacyjny wykorzystano do okreslenia parametrow
fizycznych charakteryzujacych chmure. Podjeto préobe okreélenia gestosci kolumnowych, gesto-
Sci i temperatur kinetycznych dla kilku linii widzenia w obrebie obtoku poprzez modelowanie
natezen linii. Okreélono tez podstawowe, bardziej globalne parametry obltoku, takie jak lo-
kalizacja obtoku w Galaktyce, fizyczne rozmiary i catkowita masa. Na koniec, podjeto takze
prébe sklasyfikowania obtoku.

5.1 Rozklad przestrzenny gazu na podstawie map i obserwacji na pojedyn-
czych pozycjach

Prezentowany w Rozdz. 4 material obserwacyjny pozwala okresli¢ do$é¢ doktadnie rozklad ma-
terii molekularnej w obszarze echa §wietlnego V838 Mon. Mapy zrobione w liniach 2CO(1-0)
oraz 2CO(3-2) pokazuja zwarty obszar emisji molekularnej kilkadziesiat sekund tuku na pét-
noc od pozycji V838 Mon. Obszar ten jest prezentowany na mapie konturowej w obydwu
przejéciach jednoczesnie na Rys. 18. Obserwacje, ktére zaowocowaly mapami emisji nie bytly
jednak zbyt glebokie, tzn. chcac pokryé¢ obserwacjami jak najwiekszy obszar nieba w roz-
sadnym czasie, nalezalo ograniczy¢ integracje przypadajace na pojedyncze pozycje tworzace
siatke mapy. Prezentowane w Rozdz. 4 obserwacje, ktore sa wynikiem dlugich integracji na po-
jedynczych pozycjach, pozwalaja na dodatkowy i wazny wglad w rozktad materii molekularnej
w obszarze echa.

Na Rys. 18 zaznaczono pozycje, dla ktorych dlugie integracje przyniosty detekcje w liniach
12C0O(1-0) i (2-1). Przeanalizujemy najpierw wyniki obserwacji w nizszym przejéciu. Pozycje,
gdzie glebokie integracje teleskopem IRAM 30-m z wrzesnia 2006 roku zakonczyty sie detekcja
zaznaczono purpurowymi okregami. Cztery sposrdd tych pozycji leza poza gtéwnym obszarem
emisji wskazanym konturami. Emisja na pozycji Off8 jest zwigzana z obtokiem na predkosci
~48 km s™!, ktéry najprawdopodobniej nie jest zwiazany fizycznie z echem i przez to jest
poza obszarem naszego zainteresowania (patrz dyskusja w Rozdz. 6). Pozostaja wiec trzy
pozycje z emisja w linii 12CO(1-0) na predkoéci 53.3 km s~! i znajdujace si¢ poza gtéwnym
obszarem chmury. Emisja na tych pozycjach jest bardzo staba i ginie gteboko w szumach widm
zdobytych w technice OTF. Glebokie integracje z 2006 roku przekonuja, ze obszar emisji w
najnizszym przejéciu rotacyjnym CO jest bardziej rozlegly niz pokazuja to mapy OTF. W
szczegbdlnosci obszar w najblizszym sasiedztwie gwiazdy V838 Mon charakteryzuje sie staba —
ale niezerows — emisja.

Detekcje w linii *2CO(2-1) zaznaczono na Rys. 18 zielonymi plusami. Lini¢ emisyjna udato
sie zarejestrowaé wylacznie w obszarze wyznaczonym izofotami emisji 12CO(1-0). Jesli zwrécié
uwage, ze emisje znalezione na offsecie (—24, 24) wzgledem pozycji P10 i na takim samym
offsecie wzgledem pozycji P32 sa bardzo stabe (tj. na granicy detekcji), to mozna stwierdzié
ze rozklad emisji w linii 12CO(2-1) musi przypominaé rozklad gazu widocznego na mapie
emisji 12CO(3-2). Pomimo dltugich integracji nie ma éladéw znaczacej emisji (2-1) na potudnie



od wyrysowanych izofot, wlaczajac w to pozycje z obserwowanym sygnalem w linii (1-0).
Obserwacje na pozycji gwiazdy z czasem integracji bliskim 6 h daly goérny limit na emisje
w linii (2-1) wielkoéci 3-rms=13.9 mK km s~!, co jest wartoécia okolo 10 razy mniejsza niz
sygnal zarejestrowany w linii (1-0) na tej samej pozycji i o okolo 20 razy mniejsza niz na
pozycjach Off3 1 Off4. Mozna wigc stwierdzié, ze obszar bezposrednio sasiadujacy z V838 Mon
(tj. na pozycjach Off3, Off4, na pozycji gwiazdy) jest praktycznie pozbawiony emisji w linii
(2-1).

Powyzsza analiza rozkladu gazu w kolejnych przejéciach rotacyjnych pozwala na jako-
$ciowy, cho¢ przyznajmy bardzo zgrubny, opis warunkéw fizycznych obszaru molekularnego.
Natezenia linii rotacyjnych CO skaluja sie z gesto$ciami kolumnowymi molekut w danym stanie
rotacyjnym J, a stosunki natezen linii sg bardzo dobrym wskaznikiem warunkéw fizycznych.
W ogolnosci wyzsze stany rotacyjne odpowiadaja gazowi o wyzszej temperaturze i gestosci,
zgodnie z tym, jak z liczba rotacyjna J zmienia si¢ charakterystyczna temperatura wzbudze-
nia Tex 1 gestosé krytyczna neit(Hz) przejécia. Obszary molekularne o duzym natezeniu linii z
poziomoéw J > 1 w stosunku do natezenia linii J=1-0 charakteryzowane sa wiec przez wysokie
temperatury i duze gestosci (Hasegawa 1997). Stosujac takie czysto fenomenologiczne podej-
Scie, mozna stwierdzié, ze w obszarze nieba zdefiniowanym izofotami emisji CO(3-2) znajduje
sie gesty i stosunkowo ciepty gaz (dla J=3 mamy Ty = 33.2 K, neit(Ha) ~ 5-10* em™3). To
geste jadro molekularne otoczone jest rozrzedzonym gazem, zajmujacym nieco wigkszy obszar
nieba i widocznym jedynie w przejéciu CO(1-0) (dla J=1 mamy ne(Ha) ~ 3 - 103 em™3).
Ponizej dokonujemy bardziej iloSciowej oceny warunkow fizycznych w obtoku.

5.2 Modelowanie natezen linii rotacyjnych CO dla wybranych pozycji w
obrebie echa

Wykorzystujac zebrany material obserwacyjny, podjeto probe okreslenia warunkéw fizycznych
w obszarze obloku poprzez modelowanie natezen linii CO dla szerokiego zakresu charaktery-
stycznych parametréw fizycznych i poréwnanie wynikéw modelowania z obserwowanymi na-
tezeniami linii. Do symulacji natezen linii uzyto programu Radex (Van der Tak et al. 2007)
w wersji z 20 listopada 2008. Program i uzyte dane wejsciowe krétko opisano w Rozdz. 5.2.1.
Wygenerowane siatki modeli opisano w Rozdz. 5.2.2. Najlepszego modelu szukano poréw-
nujac zmierzone wartosci Ico obserwowanych linii do ich odpowiednikéw generowanych w
symulacjach. Rozpatrywano przy tym pozycje, dla ktérych udalo sie uzyskaé przynajmniej
trzy wiarygodne pomiary natezen linii. Dla kazdej pozycji i modelu liczono wartoéé x? wedlug
nastepujacej formuty

NI — TEgi\

2 ) 7

X = ( - b 7) 5 (17)
Z@_ INEES

gdzie sumowanie odbywa sie po wyrazach odpowiadajacych kolejnym liniom emisyjnym. 7, (Ijngflz

Iobs

oznacza natezenie linii uzyskane w symulacjach, I ; jest zmierzonym natezeniem linii, na-
b

tomiast Algbos,i jest niepewnoéciag pomiaru. Dla wygody wszystkie pomiary dla interesujacych

nas pozycji zebrano w Tabeli 10. Wyszczegélniono tam tez niepewnoéci pomiarowe, ktoére
sa érednig geometryczna bledu absolutnej kalibracji i wartodci 3-rms-AVy, (gdzie AVyy, jest
szerokoscia elementu rozdzielczosci) charakteryzujacej dane widmo. Jako btad absolutnej ka-
libracji przyjeto wartoéci wymienione w Tabeli 11. Sa to niepewnoéci kalibracji wskazane przez
odpowiednie obserwatoria i dajg one tylko orientacyjne pojecie o rzeczywistych btedach.

5.2.1 Program Radex

Radex jest programem rozwiazujacym rownania transferu promieniowania poza réwnowaga
termodynamiczna (tj. w podejsciu non-LTE), uzywajacym formalizmu prawdopodobienstwa
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Rys. 18: Kontury emisji w liniach rotacyjnych >CO na tle obrazu optycznego echa V838 Mon
w ujeciu HST/ACS z wrzeénia 2006. Niebieskie kontury pokazuja emisje w linii *2CO(1-0)
zsumowang w przedziale 52-54.5 km s~! (kontury odpowiadaja wartoéciom 0.99, 1.35, 2.01,
3.26 i 5.66 K km s™!), natomiast turkusowe kontury reprezentuja emisje w tej samej linii,
ale w przedziale predkoéci 47-51 km s~! (1.19, 1.34, 1.57, 1.75, 2.07, 2.40 i 2.87 K km s~ 1).
Czerwone kontury prezentuja emisje w linii 2CO(3-2) w zakresie 52-54.5 km s~! (0.31, 0.51,
1.07, 2.10 i 3.88 K km s~!). Pozycja gwiazdy V838 Mon oznaczona jest bialym symbolem
gwiazdy. Zielone symbole ‘+’ wskazuja centralne pozycje obserwowane teleskopem TRAM 30-
m w 2006 i 2009 roku, w ktérych dokonano detekcji w linii *2CO(2-1). Purpurowymi okregami
zaznaczono pozycje obserwowane w 2006 roku, dla ktérych stwierdzono emisje w linii 2CO(1-
0). Symbole ‘X’ z kolei wskazuja polozenie pozycji P10 (niebieski) i P32 (czerwony).
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Tabela 10: Zebrane wyniki pomiaréw natezen linii i ich niepewnosci dla wybranych pozycji.

linia Ico Alco
[K km s71]  [K km s7!]
pozycja P10

2C0O(1-0) 5.59 1.40
2c0o(2-1) 6.15 0.92
12C0(3-2) 3.44 0.69
13CO(1-0) 0.45 0.10
13Co(2-1) 0.42 0.06
pozycja P32
2c0o(1-0) 6.33 1.58
12C0(2-1) 8.54 1.28
12C0(3-2) 5.60 1.12
13CO(1-0) 0.27 0.06
13co(2-1) 0.56 0.08
pozycja Off3
12c0o(1-0) 2.17 0.22
2C0o(2-1) 0.97 0.15
12C0(3-2) 1.05 0.22
pozycja Off7
12c0o(1-0) 9.77 0.98
12C0(2-1) 14.23 2.13
12C0(3-2) 2.50 0.50
pozycja (0,24)ps2
2c0o(1-0)@ 4.46% 1.182
2C0o(2-1) 4.74 0.71
12C0(3-2) 1.40 0.29
13co(2-1) 0.13 0.02

“pomiary dla tej linii nie zostaly wtaczone do modelowania

Tabela 11: Oceniana dokladno$é¢ absolutnej kalibracji natezen linii dla instrumentéw, ktérych
uzyto do obserwacji linii molekularnych w obszarze echa.

Instrument Linia Dokt.
HERA 2Cc0(2-1) 15%
HERA Bco(2-1) 15%
HARP 2C0(3-2) 20%
BEARS 2C0(1-0)  25%
BEARS 1BCO(1-0)  25%
AB100¢ 2C0(1-0)  10%
AB230% 2c0(2-1)  15%

“dla obserwacji odbiornikami jedno-receptorowymi na IRAM 30-m
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ucieczki (ang. escape probability; Sobolev 1960). Sposréd kilku dostepnych opcji uzycia pro-
gramu, wybraliSémy najprostsza, nazwana jednorodng kulg (ang. uniform sphere). W konfigu-
racji takiej oSrodek jest traktowany jako statyczny, sferycznie symetryczny i jednorodny, a
prawdopodobienstwo ucieczki fotonu z obloku dane jest formula (poréwnaj z Osterbrock &

Ferland 2006)
1.5 2 2 2\
ﬁ:—|:1—§+(—+ﬁ)€ ], (18)

T T

gdzie 7 jest grubodcia optyczna. Radex iteracyjne rozwiazuje réwnania rownowagi statystycz-
nej zaczynajac od przypadku cienkiego optycznie.

Dane spektroskopowe i stale zderzeniowe wymagane przez program Radex wzigto z bazy
danych LAMDA (Schéier et al. 2005). Chociaz Radex umozliwia uwzglednienie w oblicze-
niach kilku partneréw zderzeniowych rozpatrywanej molekutly, to zdecydowano, ze w naszych
obliczeniach jedynym partnerem zderzeniowym CO bedzie molekuta Hs. Zapewne w obserwo-
wanym obtoku molekularnym znajduja sie pewne ilosci wodoru atomowego, ktéry moze mieé
znaczenie dla transferu promieniowania w obserwowanych liniach (Liszt 2006), jednak nie
ma zadnych solidnych wskazéwek na temat wzglednej zawartosci H/Hy w obloku (ale patrz
Rozdz. 5.3.6). Zaniedbujemy réwniez zderzenia z atomami helu, dla ktérego nie dysponu-
jemy stalymi zderzeniowymi (zgrubna metoda na uwzglednienie obecnosci helu jest sztuczne
podwyzszenie gestosci Hy o czynnik 1.2, jesli zalozy¢ kanoniczny stosunek obfitosci Hy/He
w o$rodku miedzygwiazdowym; stosunek ten moze by¢ mniejszy dla zewnetrznych obszaréow
Galaktyki i wéwczas poprawka jest zaniedbywana). Baza danych LAMDA zapewnia tempa
zderzen CO-Hy zaréwno dla orto- jak i para-Hs. W naszych obliczeniach zalozono, ze stosu-
nek stanéw orto i para odpowiada réwnowadze termodynamicznej przy danej temperaturze
kinetycznej modelu.

Radex wymaga zdefiniowania pola promieniowania, ktére jest ttem dla rozpatrywanego
obtoku. W podstawowej siatce modeli zaktadaliémy, ze jedynym polem promieniowania jest
kosmiczne promieniowanie tla (ang. cosmic microwave background, CMB) z rozkladem pro-
mieniowania ciata doskonale czarnego o temperaturze T1,,=2.725 K.

Transfer promieniowania w liniach widmowych rozwiazywany jest w programie Radex tak,
jakby mialy one profile prostokatne, tj. grubo$é optyczna nie zmienia si¢ w obrebie linii. Aby
poréwnac obserwowane natezenia linii z tymi obliczonymi, znajdujaca si¢ w wynikach tempera-
tura promieniowania 7). (ang. radiation temperature) mnozona jest przez szeroko$é¢ poléwkowa
linii AV i poprawiona o czynnik /7 /(2v/In2)=1.064, co daje zintegrowane natezenie linii od-
powiadajace profilowi Gaussa. Taka wielko$¢ bedzie porownywana z Ico zmierzonych linii.
Dla wszystkich linii 2CO przyjeto AV=0.9 km s~!, natomiast dla linii '*CO brano zawsze
AV=0.6 km s~! (por. Rozdz. 4).

5.2.2 Siatki modeli i ustalenie parametréw fizycznych obloku

Przy uzyciu programu Radex wygenerowano kilka siatek modeli zwiazanych z réznym ze-
stawem parametrow fizycznych charakteryzujacych osrodek. Podstawowa siatka modeli spo-
rzadzona zostala dla zestawu wartoéci gestosci kolumnowych molekuty 2CO, N(!2CO), w
szerokim zakresie 10'® — 10'? cm~2 i wartoéciach zmienianych o 0.5 dex (ang. decimal expo-
nent). Dla kazdej wartosci gestosci kolumnowej obliczono model obloku z gestoscia wodoru
molekularnego z zestawu wartosci danych formuta n(Hs)=[2, 4, 6, 8, 10] x10* cm ™3 gdzie k =2,
3, 4,..., 8, i dla temperatur kinetycznych w zakresie 5-100 K, zmienianych w skoku wielkosci
5 K. Dla linii izotopomeru 3CO gestogé kolumnowa zadana byta jako N (}3CO)=N(*2C0)/60.
Wyznaczony obserwacyjnie stosunek obfitogci dwéch gtéwnych izotopéw wegla 12C/13C dla
najblizszych oblokéw wynosi 60 (Langer & Penzias 1993, ale patrz dyskusja ponizej) i jesli
pominaé efekty samo-ekranowania (ang. self-shielding effects; Morris & Jura 1983) oraz inne
efekty niejednorodnosci chemicznej oblokéw, to mozna ten stosunek obfitodci izotopow wegla
uznaé za rownowazny stosunkowi gestosci kolumnowych odpowiednich izotopomeréw CO.
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Uzyskane Radexem natezenia linii poréwnano z obserwacjami liczac odpowiednie warto-
éci x2. Dla kazdej wartosci N(12CO) znaleziono nastepnie minimum x?2, ktére wypisano w
Tabeli 12. Dla pozycji P10 i P32 poréwnanie zrobiono dla: (i) zestawu wszystkich pieciu
pomiaréw (co oznaczono w tabeli indeksem ,all”), (i) z wylaczeniem obserwacji OTF w li-
nii 12CO(1-0) (oznaczenie ,noOTF”) oraz (iii) z wylaczeniem obydwu linii uzyskanych na
teleskopie 45-metrowym (oznaczenie ,no45”). W przypadku pozycji (0,24)pse zignorowano
pomiar w linii *>CO(1-0) pochodzacy z obserwacji OTF. Takie podejécie ma na celu unik-
niecie ewentualnych przektaman, jesli obserwacje zgromadzone na teleskopie Nobeyama sa
7le osadzone na skali natezen (por. Rozdz. 4.6). W tabeli zaznaczono wytluszczonym dru-
kiem najmniejsze wartosci x? ze wzgledu na zmiany N (12CO); minima te wskazuja na modele
z optymalna wartoscig gestodci kolumnowej. Wida¢, ze dla wszystkich rozpatrywanych linii
widzenia modele z gestoscig kolumnowa w zakresie log[ N (*2C0O)/cm~2]=16.0-17.0 najlepie;
zgadzaja sie z obserwacjami. Dla pozycji Off3 modele nie wykazuja zadnego minimum, co
moze by¢ zwiazane z faktem, ze pozycja ta potozona jest na brzegu chmury, gdzie wielkosé
emisji szybko zmienia si¢ z polozeniem; niewielkie nawet btedy w pozycjonowaniu teleskopu
moga dla tej pozycji owocowaé¢ niepoprawnymi stosunkami linii.

Jak to zostanie wyjasnione w rozdziatach nastepnych, obserwowany obtok CO znajduje
sie najpewniej w zewnetrznych obszarach Galaktyki (patrz Rozdz. 5.3.1). Stosunek obfito-
éci 12CO/13CO dla zewnetrznej Drogi Mlecznej zauwazalnie rézni sie od tego w sasiedztwie
Stofica (np. Brand & Wouterloot 1995). Dlatego tez policzono siatke modeli analogiczna do
opisanej powyzej, ale kanoniczng wartos¢ stosunkow gestosci kolumnowych izotopomeréw CO
zastapiono wartoscia 110 za Brand & Wouterloot (1995). Wyniki poréwnania tej siatki modeli
z obserwacjami znajduje siec w Tabeli 13. Nowe modele odtwarzaja obserwacje nieco lepiej niz
te wezedniejsze. Sugerowana przez nie gestosé kolumnowa jest zgodna z ustalong wyzej, ale
zawezona do zakresu log[ N (12CO)/ecm™2]=16.5-17.0.

W Tabeli 14 podano gestosci wodoru molekularnego oraz temperatury kinetyczne dla mo-
deli odpowiadajacych minimom wyszczegdlnionym pogrubionym pismem w Tabelach 12 i 13.
Modele dla N(*2CO)/N(*3CO)=60 i pozycji P10 daja konsekwentnie te same parametry fi-
zyczne oérodka, tj. n(H)=2-10% em ™2 i Ti4,=15 K, niezaleznie od zestawu poréwnywanych
linii. Dla tej samej siatki modeli i pozycji P32 uzyskuje si¢ rézne zestawy parametréw fizycz-
nych zaleznie od wyboru zestawu poréwnywanych linii, a jakos¢ dopasowania modeli do P32,y
i P32,,01F — dana absolutna wartoécia x? — jest niezadowalajaca. Podobnie dla pozycji Off7
warto$é¢ x? jest zbyt duza, aby méc uznaé odpowiedni model za dobrze odtwarzajacy obserwa-
cje. Bardzo dobrze odtwarzane sa za to linie na pozycji (0,24)p32 dla N(*2CO)/N(}3C0O)=110.

Jak juz zauwazono, modele z N (12CO)/N (*¥CO)=110 daja generalnie lepsze dopasowania
do obserwowanych linii. Zestawy danych all” i ;noOTF” daja w tej siatce zgodne parametry
fizyczne dla pozycji P10 i P32. Dla P10 mamy n(Hz)=6-10* cm =3 i Ti;,=10 K, natomiast
dla P32 uzyskano nieco tylko mniejsza gestoéé n(Hz)=2-10* cm™3 i niewiele wyzsza tempe-
rature Ti;n=15 K. Zestaw linii ,no45” dla obydwu pozycji daje temperatury o 5 K wyzsze i
gestosci kilka razy nizsze niz poprzednie dwa zestawy linii. Zwiazane to jest z faktem, ze w
zestawie danych ,no45” brakuje informacji o emisji z najnizszego poziomu J=1 i dopasowane
modele tatwo moga dawaé¢ niedoszacowane obsadzenia tego poziomu, tj. zbyt wysokie tem-
peratury oraz/lub gestosci. Dla pozycji (0,24)ps2, ktéra znajduje sie na peryferiach gléwnej
emisji CO, modele sugeruja podobna temperature co dla P10 i P32, mianowicie Ti;,=15 K, ale
zauwazalnie nizsza gestosé bo n(Hz)=800 cm~3. Nizsza o rzad wielkoéci gestoéé n(Hz) przy
tej samej co w centrum chmury gestosci kolumnowej CO jest trudna do zrozumienia, jesli
zatozy¢, ze obfito$¢ CO nie zmienia sie w obrebie chmury. Zmiana obfitosci CO jest jednak
mozliwa i zwiazana moze byé z samo-ekranowaniem sie molekuty CO przed fotodysocjacja
zewnetrznym polem promieniowania, ale mozliwe tez, ze uzyskano btedne wyniki dla tej linii
widzenia z uwagi na niepewnosci obserwacyjne. Dolaczenie wiarygodnego pomiaru w dodatko-
wym przej$ciu CO mogloby ten problem rozstrzygnaé¢ (wlaczenie do zestawu poréwnywanych
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Tabela 12: Minima wartoéci x? odpowiadajace réznym gestosciom kolumnowym 2CO
oraz wybranym zestawom pomiaréw. Testowany zestaw modeli wygenerowano dla
N(*2C0O)/N(*3C0)=60 oraz z CMB jako polem promieniowania tla.

12
log YOO P10y P32u1 Pl0moorr P32000mk  PlOnoss P32u0s5  Off3  Of7 (0,24)pas

13.0 153.9  154.3 138.0 138.3 117.8 118.0 158.3 168.3 108.7
13.5 152.3  153.1 136.4 137.1 116.2 116.9 150.9 166.6 105.7
14.0 1471 1494 131.5 133.7 111.3 113.6 1294 161.7 96.6
14.5 131.9 1384 117.2 123.5 97.2 103.7  80.6 1479 73.5
15.0 95.3  109.0 83.1 96.3 63.7 775 21.2 116.6 36.0
15.5 454 54.7 43.0 49.2 27.0 345  11.5 588 6.6
16.0 14.5  13.0 13.7 12.3 6.6 9.7 153 155 1.2
16.5 9.1 28.6 4.0 28.6 1.2 1.7 9.6 13.3 24
17.0 26.4 83.1 20.8 83.1 1.5 1.3 8.5 12.7 11.9
17.5 46.5 108.5 46.4 99.9 2.2 2.5 85 159 47.2
18.0 79.7 1284 72.3 120.1 26.5 21.7 8.5 304 48.0
18.5 83.9  200.0 76.6 191.8 50.4 54.7 85 335 169.6
19.0 109.0 270.7 101.7 262.5 54.8 54.7 8.5 352 520.7

linii pomiaru z ekstrahowanego widma OTF dla tej pozycji daje niemal te same wyniki, co
przedstawione powyzej i nie rozwiazuje problemu).

Opisane powyzej siatki modeli ograniczono do temperatur nizszych niz 100 K. Aby wy-
kluczy¢ mozliwosé istnienia modeli dobrze odtwarzajacych obserwacje dla temperatur wyz-
szych niz 100 K, stworzono siatke modeli dla 105 K< Tii, <200 K i N(*2CO)/N(3C0)=110
(reszta parametréw jak wyzej). Choé modele te daja wyrazne minima rozktadu x? przy ge-
stoéciach kolumnowych log[N(*2CO)/cm=?]=16.0-16.5, to minima te sa osiggane przy war-
togciach x?=20-40, co pozwala je odrzuci¢ jako mato wiarygodne.

Majac dobre ograniczenia na gestos¢ kolumnowa w kierunkach P10 i P32 mozemy do-
ktadniej okredli¢ odpowiadajace im warunki fizyczne konstruujac zageszczona siatke modeli.
Dla log[N(2CO)/ecm~2]=16.5 i N(*2CO)/N(}3CO)=110 policzono modele z temperatura
zmieniang co 0.5 K w zakresie 2 K< Tiin <80 K i dla gestosci n(Hg)=r - 108 cm™3, gdzie
r=1,1.5,2,....,9.5 1 k=23,....7. Przewidywane natezenia linii poréwnano z zestawami linii ,no-
OTEF”, tak aby uniezalezni¢ sie od niepewnych obserwacji OTF, ale aby wciaz dysponowadé
informacja o emisji z najnizszego poziomu rotacyjnego. Rozklad y? na wybranym fragmencie
plaszczyzny n(Hg)—Tkin pokazano na Rys. 19.

Minimum rozktadu x? dla P10 wypada przy x?=2.2 i daje n(Hz)=9-10% cm 3 i T};,=12 K.
Dla pozycji P32 minimum jest osiagane przy mniejszej wartosci x2=1.2, ale minimum to jest
szersze, tak ze istnieje kilka innych modeli o nieznacznie tylko wyzszej wartoéci x?; na szczescie
wszystkie one sugeruja podobne warunki fizyczne gazu co dla minimum, tj. n(Hy)=3-10* cm 3
i Tiin=14 K. Biorac pod uwage niepewnosci wyznaczen gestosci kolumnowych mozna $miato
uznaé, ze centrum obtoku prébkowane pozycjami P10 i P32 ma gestosé n(Hz) ~ 10* cm ™3 i
temperature Tig, ~13 K.

Dla znalezionych powyzej warunkéw fizycznych w kierunkach P10 i P32 prezentujemy w
Tabeli 15 przewidywana charakterystyke linii molekularnych obliczona programem Radex. Dla
kazdej linii prezentowana jest odpowiadajaca jej energia gérnego poziomu wyrazona w kelwi-
nach (Typ), temperatura ekscytacji (wzbudzeniowa) linii (Tex), grubos$é optyczna w centrum
linii (7), temperatura promieniowania (Tg) i odpowiadajace jej calkowite natezenie linii dla
profilu Gaussa wyrazone w K km s™! oraz w erg cm™2 s~!. Oprécz obserwowanych juz linii
molekuty CO dotaczono do tabeli przewidywania dla linii 12CO(4-3) i (7-6), 3CO(3-2), ktére
sa dostepne do obserwacji dla teleskopéw naziemnych (np. teleskopem APEX). Dotaczono tez
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Tabela 13: To samo co w Tabeli 12, ale dla N(*2CO)/N (}3C0O)=110.

1og XC0) P10,y P32 Pl0nootr P32u00mF  PlOnss P32u0s5  Off3  Off7 (0,24)pgs
130 1540 154.3 1381 1383 1178 1180 1583 1683  108.8
135 1524  153.2 136.6  137.3 1163  117.0 150.9 166.6  105.9
140 1475 149.8 1319 1340  111.7 1139 1294 161.7  97.6
145 1332 1395 1183 1245 98.2 1045 80.6 147.9 76.4
15.0 99.1 1123 86.9 99.6 67.1 80.1 212 116.6 44.4
15.5 56.7  64.8 54.3 59.3 36.4 422 115 588 18.8
16.0 33.7 328 32.9 32.1 20.7 23.6 153 155 2.8
16.5 4.5 7.7 4.3 1.7 1.6 1.6 96 13.3 0.6
17.0 178 544 12.8 50.5 1.1 0.8 85 12.7 1.3
17.5 294 90.2 24.9 89.9 5.6 27 85 159 9.1
18.0 73.0 109.9 703 101.6 6.4 43 85 304 464
18.5 779  156.7 706 1485 48.9 443 85 335 74.0
19.0 93.3  237.0 86.0 2288 49.0 544 85 352 3144

Tabela 14: Modele najlepiej odtwarzajace obserwacje w zakresie temperatur 5 K< Ty, <100 K
i z CMB jako zewnetrznym polem promieniowania.

N(12C0)/N(}3C0O)=60 N(12CO)/N(}3CO)=110
Zestaw | log¥0G2 x2 n(Hy) Tan | g Y052 N2 (M) T
pomiaréw [em™3]  [K] [em™3]  [K]
P10,y 16.5 9.1 2¢3 15 16.5 4.5 6e4 10
P10,00TF 16.5 4.0 23 15 16.5 4.3 6e4 10
P10,045 16.5 1.2 23 15 17.0 1.1 le3 15
P32.1 16.0 13.0 led 20 16.5 7.7 led 15
P32,0,0TF 16.0 13.0 6e3 25 16.5 1.7 2¢4 15
P32,045 17.0 1.3 22 60 17.0 0.8 le3 20
Off7 17.0 12.7 4e2 20 17.0 12.7 42 20
(0,24)p32 16.0 1.2 le3 25 16.5 0.6 82 15
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Rys. 19: Rozktad funkcji log(x?) na ptaszczyznie Tiin—n(Hs) dla zestawu pomiaréw ,noOTF”.
Gérny panel odpowiada pozycji P10, dolny — pozycji P32. Niebieskimi konturami (P10) za-
znaczono x2=2.5, 5.0 oraz 7.5, natomiast konturami czerwonymi (P32) zaznaczono wartosci
x?=1.3, 3.0, oraz 7.5. Plusami zaznaczono odpowiednie minima prezentowanych rozkladéw.
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przewidywania dla najnizszego poziomu rotacyjnego molekulty HCO™.

Jak przekonuja wyniki obliczen w Tabeli 15, wszystkie linie '2CO az po przejécie J=4-3 sa
optycznie grube. Dla 13CO gestoéci kolumnowe sa na tyle mate, ze wszystkie linie sa optycz-
nie cienkie. Mala i posrednia grubo$¢ modelowanych przejéé¢ jest zadowalajaca ze wzgledu na
ograniczenia stosowalnoéci programu Radex, ktéry daje przektamane wyniki dla linii bardzo
grubych optycznie. Wyznaczone temperatury wzbudzeniowe obserwowanych przejsé, zwlasz-
cza dla P32, sa przewaznie bardzo bliskie temperaturze kinetycznej, co oznacza, ze wszystkie
te linie formuja sie w warunkach bardzo bliskich réwnowadze termicznej.

Przewidywane natezenia dla tych przejéé, ktére nie byly jeszcze obserwowane, pozwalaja
oszacowaé czasy integracji potrzebne, aby méc linie te zaobserwowaé. Np. dla linii 12CO(4—3)
wymagane byloby zaledwie kilka minut integracji ON przy uzyciu instrumentu FLASH (Hey-
minck et al. 2006) na teleskopie APEX (Tiys = 650 K, rozdzielczosé 0.1 km s7L, nmp = 0.60).
Z drugiej strony, do detekcji linii 2CO(7-6) wymagany bylby juz czas ponad 100 h, co nie
daje duzych szans na zdobycie czasu obserwacyjnego. (Zlozono propozycje obserwacji ob-
toku w linii 12CO(4-3) instrumentem FLASH, dotaczajac do tego propozycje obserwacji linii
atomowe]j [CI] 3P1-3Pg na 492.16 GHz, i cho¢ aplikacja zostala przyjeta, obserwacji nie wy-
konano przed terminem ukonczenia rozprawy doktorskiej). Obserwacja dodatkowych przejéé
pomogtaby jeszcze dokladniej ustali¢ parametry fizyczne osrodka.

Przewidywane natezenia prezentowane sa tez dla linii HCO™(1-0). Zalozono, ze obfitosé
tej molekuly wzgledem wodoru molekularnego jest taka sama jak w oblokach przezroczy-
stych (ang. translucent clouds) i za praca Turner (2000) przyjeto HCOT/Hy=2-10"". Dla
kanonicznej obfitoéci CO wzgledem Hy wielkoéci ~ 10™%, w obliczeniach Radexem ustalono
N(HCO™)/N(CO)=2-1075. Na szeroko$¢ potéwkowa linii wzigto te sama wartoéé, co dla ob-
serwowanych linii *CO, tj. AV =0.6 km s~!. Uzyskane natezenia linii HCO* (1-0) sa wzglednie
duze i przez to tatwo dostepne do obserwacji. Wykonane w Nobeyama obserwacje BEARS
daty nam gérny limit na emisje w tej linii na pozycji P10 wielkosci 3-rms=0.27 K, czyli nieco
powyzej przewidywanego Tr=0.19 K. Przy niepewno$ci w obfitosciach molekul rzedu kilka,
taka niezgodno$¢ przewidywania z gérnym limitem na emisje jest do zaakceptowania. Po nie-
mal godzinie integracji znalezliSmy si¢ zapewne na granicy detekcji linii. Gdyby zamiast P10
obserwowaé¢ w przejéciu HCO™ pozycje P32, gdzie przewidywanie daje niemal trzykrotnie sil-
niejsza emisje, integracje zakonczylyby sie prawdopodobnie detekcja.

W przedstawionym powyzej prostym modelowaniu natezen linii poczyniono wiele uprasz-
czajacych zalozen. Jednym z nich jest zignorowanie pod-struktur w rozktadzie przestrzennym
gazu molekularnego. Zakladajac jednorodny rozklad gazu, nie musieliémy poprawia¢ wyni-
kéw obserwacji na rézne wielkoéci wiazek i rézne czynniki wypelnienia wiazek (ang. beam
filling factors). Jak to bedzie dyskutowane w Rozdz. 6, rozklad materii moze by¢ bardzo
zlozony w przypadku obserwowanego obloku. Analize natezen linii mozna powtérzyé przy
uzyciu programéw bioracych pod uwage efekty pod-struktury (ang. clumpiness), jak np. pro-
gramu KOSMA-7 PDR (Storzer et al. 1996), ale uzyskane powyzej wyniki sa wystarczajace
na potrzeby dyskusji. Zaznaczy¢ tez trzeba, ze w przeprowadzonym modelowaniu zatozono, ze
wybuch gwiazdy V838 Mon w zaden sposéb nie wplynal ani na obfitoéci w gazie molekular-
nym chmury, ani na jej warunki fizyczne. Podczerwone obserwacje Kosmicznym Teleskopem
Spitzera pokazaly, ze rozblysk gwiazdy spowodowal podgrzanie pytu w okolicznej materii mie-
dzygwiazdowej (Banerjee et al. 2006) i mozna sie spodziewaé, ze mialo to konsekwencje na
parametry fizyczne okolicznego gazu. Problemy te sa szczegétowo dyskutowane w Rozdz. 7.

5.3 Charakterystyka fizyczna obtoku CO
5.3.1 Odleglo$¢ kinematyczna i lokalizacja w Galaktyce

Obserwowany oblok ma bardzo dobrze zdefiniowana predko$é radialna — dla profilu linii
12C0O(1-0) usrednionego po calym obszarze chmury dopasowanie profilu Gaussa daje pred-
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Tabela 15: Wyniki obliczen programu Radex dla znalezionych parametréw fizycznych charak-
teryzujacych pozycje P10 i P32. W nawiasach podano odpowiednie wyktadniki liczby 10.

linia czestos¢ T,y  Tex T Tr 1.064Tr AV | F,dv
[GHz] (K] (K] K] [K km s™!]  [erg cm™2 s7!]
pozycja P10: N (12C0O) =3.2-10'6 ecm ™2, n(Hy) = 9-10% em™3, Ty = 12 K
2c0  1-0 115.2712 55 11.6 4.3 8.1 7.8 1.5(-7)
2-1 230.5380 16.6 11.4 8.8 6.5 6.2 9.8(-7)
3-2  345.7960 332 100 6.5 3.9 3.7 2.0(-6)
4-3 461.0408 553 7.8 1.9 1.2 1.1 1.4(-6)
7-6 806.6518 154.9 8.6 9.2(-5) 4.0(-5) 3.8(-5) 2.6(-10)
13CO  1-0 110.2014 53 124 5.8(-2) 5.1(-1) 3.2(-1) 5.6(-9)
2-1 220.3987 159 8.7 1.5(-1) 6.0(-1) 3.8(-1) 5.3(-8)
3-2 3305880 31.7 7.6 8.4(-2) 1.8(-1) L.1(-1) 5.3(-8)
HCO* 1-0 89.1884 4.3 3.1 7.7(-1) 1.9(-1) 1.2(-1) 1.1(-9)
2

pozycja P32: N (12C0O) = 3.2-10' cm™2, n(Hy) = 3-10* em™3, Ty, = 14 K

2¢0  1-0 115.2712 55 139 3.1 10.0 9.6 1.9(-7)
2-1 2305380 16.6 13.7 7.1 8.7 8.3 1.3(-6)
3-2 345.7960 33.2 132 6.1 6.5 6.3 3.3(-6)
4-3 461.0408 553 115 2.8 3.5 3.4 4.3(-6)
7-6 806.6518 154.9 10.3 1.9(-3) 1.7(-3) 1.6(-3) 1.1(-8)
13CO  1-0 110.2014 5.3 14.6 4.0(-2) 4.4(-1) 2.8(-1) 4.8(-9)
2-1 220.3987 159 125 1.0(-1) 7.7(-1) 4.9(-1) 6.8(-8)
3-2 330.5880  31.7 11.1 9.0(-2) 4.2(-1) 2.7(-1) 1.3(-7)
HCO* 1-0 89.1884 43 42 55(-1) 53(-1) 3.4(-1) 3.1(-9)
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ko$é centralng Visr=53.34+0.01 km s~! (niepewnoéé dopasowania 1o). Oblok potozony jest
na wspotrzednych galaktycznych [=217°8 oraz b=1°0, czyli znajduje si¢ niemal w plaszczyz-
nie dysku Galaktyki w poblizu kierunku ku antycentrum. Uzywajac modeli rotacji Galaktyki
dla obszaréw bliskich antycentrum mozna okresli¢ odlegto$é¢ kinematyczna obiektu. Bedzie
to prawdziwa odlegtosé¢ obltoku, jesli podaza on za Srednim polem predkosci. W literaturze
odnajdziemy kilka propozycji krzywej rotacji Galaktyki dla obszaréw bliskich antycentrum,
a krzywe te kalibrowane sa obserwacjami réznej klasy obiektéw. Zdecydowalidmy sie uzy¢
krzywych rotacji z Brand & Blitz (1993) i Fich et al. (1989), ktére kalibrowane byly obser-
wacjami obszaréw HII, oblokéw atomowych HI i molekularnych (obserwacje w liniach CO),
oraz krzywej rotacji wyznaczonej z obserwacji mglawic planetarnych z Zhang (1995). Krzywe
te sugerujg odlegtoéé¢ kinematyczna obtoku w zakresie d=6.5-7 kpc. Niejednorodnosci pola
rotacji galaktyki (np. streaming motions) implikuja niepewno$é w wyznaczonej odleglosci
rzedu 1 kpe. Dla w pelni empirycznego pola predkosci z Brand & Blitz (1993) dla kierunku
1=217°5 uzyskuje sie d=7.0£0.3 kpc. Wyznaczone odlegtosci zgadzaja sie z lokalizacja obloku
w Ramieniu Zewnetrznym (zwanym tez czasem Ramieniem Wegielnicy-FLabedzia; d ~6.5 kpc)
(Russeil 2003). Znaleziona (heliocentryczna) odleglo$é kinematyczna odpowiada odlegtosci
okolo 14 kpc od centrum Galaktyki, czyli obtok znajduje sie na zewnetrznych peryferiach
dysku Drogi Mlecznej.

5.3.2 Gesto$é kolumnowa wodoru neutralnego HI

Uzywajac danych katalogowych mozna okresli¢ gérna granice na gestosci kolumnowe wodoru
neutralnego w kierunku interesujacego nas obtoku. Z przegladu nieba Leiden/Argentine/Bonn
(LAB) na 21 cm (Kalberla et al. 2005) wyekstrahowano widmo dla pozycji znajdujacej sie
najblizej wspétrzednych pozycji P32, tj. dla o = 07704™00%0 i 6 = —04°03'00”0 (centrum
wiazki polozone bylo 13" od pozycji P32). Jak pokazano na Rys. 20, ekstrahowane widmo
zawiera szeroki profil emisyjny ztozony z kilku komponentéw, w tym réwniez na predkosci
charakteryzujacej nasz obtok. Do calego profilu dopasowano metoda najmniejszych kwadratow
cztery czesciowo naktadajace sie na siebie profile Gaussa. Znaleziono, ze trzecia ze sktadowych
emisyjnych ma centrum na predkoéci ~51 km s~!, a wiec jej szeroki profil obejmuje zakres
predkoéci radialnych naszego obtoku. Dla tego szerokiego komponentu emisyjnego na predkosci
~51 km s~! znaleziono catkowite natezenie wielkosci [T dV = 1443.9 K km s~! (gdzie Tg
jest temperatura jasnosciowa, ang. brightness temperature). Zakladajac, ze emisja ta jest
optycznie cienka mozemy tatwo wyznaczyé¢ $rednia gestosé kolumnowa wodoru atomowego,
N (Hs), ze standardowe] formuly (Wilson et al. 2009, str. 336)

N(HI) = 1.8224 - 10" / TgdV, (19)

gdzie gestoéé kolumnowa wyrazona jest w cm ™2, jedli calkowite natezenie wyrazi¢ w K km s~

Dla komponentu na ~51 km s~! dostajemy stad N(HI) = 2.6 - 10?* cm~2. Jeli emisja HI
jest optycznie gruba, to uzyskana warto$¢ jest niedoszacowana. Nalezy jednak zaznaczyé, ze
uzyskany wynik ma sens wartosci sredniej dla calego obszaru wewnatrz wiazki instrumentu,
ktéra w przypadku przegladu LAB jest bardzo duza, tj. HPBW=0°6. W tak duzej wigzce
poza interesujaca nas chmura znajduje sie¢ najpewniej takze inna materia molekularna na
podobnej predkosci radialnej, w szczegdlnosci znaczny wktad musi pochodzi¢ od atomowej
sktadowej obtokéw CO znalezionych na predkosci ~48 km s~'. W tym kontekécie, powyzsze
oszacowanie mozna traktowaé jako bardzo zgrubny gérny limit na emisje atomowsa z obszaru
chmury. Bardziej realistyczne oszacowanie wkladu materii atomowej do obtoku wymagaloby
dedykowanych obserwacji obiektu na 21 cm ze znacznie lepsza rozdzielczo$cia katowa (np.
interferometrem).
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Rys. 20: Emisja HI na 21 cm ekstrahowana z przegladu nieba LAB dla pozycji odpowiadajacej
potozeniu obloku CO (linia czerwona). Dla poréwnania pokazano tez usrednione po obsza-
rze obtoku widmo w linii *?CO(1-0) w obserwacjach OTF (linia niebieska, widmo zostato
przeskalowane).

5.3.3 Gestosci kolumnowe Hs oraz Ay

Na potrzeby klasyfikacji obtoku i w celu ustalenia jego zwigzku z materia echa optycznego
V838 Mon istotne jest ustalenie catkowitej gestoéci kolumnowej materii molekularnej obtoku
oraz odpowiadajacej jej ekstynkcji optycznej Ay . Rozwazmy najpierw wyniki modelowania
programem Radex. Dla badanych linii widzenia uzyskaliSmy gestosci kolumnowe CO wiel-
koéci log[N(CO)/cm™2] = 16 £ 0.5. Zakladajac kanoniczny stosunek obfitosci molekuly CO
(w fazie gazowej) do wodoru molekularnego wielkosci ~ 10~% (Wilson et al. 2009, str. 442),
otrzymujemy gestoé¢ kolumnowa wodoru molekularnego log[N(Hz)/cm™2] = 20 & 0.5 (war-
tos¢ te mozna tez traktowaé jako uwzgledniajaca obecnosé helu w obloku, co zaznaczono w
Rozdz. 5.2.1). Niepewno$¢ obfitosci CO wzgledem Hy jest bliska czynnika ~2.

Inna metoda bardzo czesto wykorzystywana do znajdowania gestosci kolumnowych Ho w
obtokach CO jest metoda czynnika Xco (ang. X-factor method; Wilson et al. 2009, str. 443).
Ta prosta metoda pozwala znalezé N(Hg) wylacznie na podstawie znajomosci catkowitego
natezenia linii ?CO(1-0) wycatkowanego po profilu emisyjnym

N(H2) = Xco - /Tmb(12co) dV = Xcolco, (20)

gdzie czynnik skalujacy Xco zostal skalibrowany na bazie bardzo duzej liczby obserwacji i
przy uzyciu réznych technik (patrz np. Bloemen et al. 1986). Na nasze potrzeby uzyjemy
wartosci Xco=2.8 (w jednostkach 102 em™2 K~ ! km~! s ), cho¢ wartosci nawet tak duze
jak Xco=6 sa spotykane w literaturze dla obtokéw w zewnetrznych czeSciach Galaktyki (np.
Kaminski et al. (2007) wyznaczyl Xco=>5.4 dla gestych oblokéw molekularnych w okolicach
V838 Mon). Dla pozycji P32, ktéra posiada najsilniejsza emisje w linii 12CO spogréd indy-

widualnie obserwowanych pozycji, catkowite natezenie linii wynosi Ico=6.33 K km s~!, co
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daje gestos¢ kolumnowa materii molekularnej N(Hz)=1.8 - 10?* cm~2. Wynik ten jest o rzad
wielkosci wigkszy niz uzyskany poprzednia metoda, ale obydwie wartosci sa zgodne w ramach
bledow.

Uzyskane gestosci kolumnowe reprezentuja centralne obszary chmury, gdzie spodziewana
gestos¢é obloku jest najwicksza i gdzie zapewne ma on najwieksze rozmiary wzdtuz linii wi-
dzenia. Jedli gestoé¢ kolumnowa maleje w miare oddalania sie od centrum chmury, co jest
spodziewane dla tak zwartej struktury jak obserwowana, uzyskane wartosci mozna uwazac za
gérne limity na gestoéé kolumnowa materii molekularnej. Dla profilu linii 2CO(1-0) ugrednio-
nego po calym obszarze chmury zmierzono (Ico)=2.88 K km s~!, co daje ,érednia” gestosé
kolumnowg Hy wielkoéci 8.1 -10%° em~2 . Jak pokazaly glebokie integracje teleskopem IRAM
30-m w linii 12CO(1-0), staba emisja molekularna na poziomie Ico=0.1-0.2 K km s~! (pozy-
cje Off4, Off2 i pozycja gwiazdy, patrz Tabela 5) obecna jest tez poza obszarami gléwnej emisji
widocznej na mapach OTF. Gestosci kolumnowe materii molekularnej w tych zewnetrznych
obszarach obtoku musza by¢ wiec rzedu N(Hz)=(3-6)-101 cm 2.

,Srednig” wartosé, jako reprezentacyjna dla calego obloku, wykorzystamy do oszacowania
wskaznika ekstynkecji optycznej Ay wywolywanej materig obtoku. Wykorzystamy w tym celu
znang relacje N(H)/Ep_y=>5.810*! ecm~2 mag~! (Bohlin et al. 1978; Rachford et al. 2002),
gdzie Ep_y jest nadwyzka barwy w odpowiednich pasmach, natomiast N (H) jest catkowita ge-
stoscig kolumnowa wodoru w formie molekularnej i atomowej, tak ze N(H)=N (HI)+2N (Hy).
Ignorujac na razie przyczynek od materii atomowej dostajemy Ep_y=0.28 mag, co z kolei
dla standardowej wartosci stosunku ekstynkcji selektywnej w V' do calkowitej Ry =3.1 daje
Ay =0.87 mag. Dla pozycji P32 i gestoéci kolumnowej wyznaczonej metoda czynnika Xco
dostajemy Ay=0.96 mag. Z kolei dla obszaréw ,na zewnatrz” obloku (Off2, Off4, pozycja
gwiazdy) dostajemy ta sama procedura wartosé¢ Ay ~0.03 mag.

Uwzgledniajac gesto$¢ kolumnowa wodoru neutralnego wyznaczona w Rozdz. 5.3.2, tj.
N(HI) = 2.6 - 102! em™2, nalezaloby uzyskane powyzej wartosci na ekstynkcje powickszyé
o 1.4 mag. Ze wzgledu jednak na duza niepewno$¢ N(H), uzyskane w ten spos6b wartosci
bylyby zapewne znacznie przeszacowane.

Obserwacje optyczne Kosmicznym Teleskopem Hubble’a obejmujace obszar obtoku prze-
konuja, ze ekstynkcja wywolana obecnoscia obtoku musi by¢ mata. Na kilku pozycjach wi-
daé¢ bowiem galaktyki spiralne prze$wiecajace przez oblok (np. w okolicach wspélrzednych
a = 07"04™0532, § = —03°49'40"). Rozklad gwiazd w polu zajmowanym przez oblok nie
zdradza $ladow zubozenia $redniej gestosci gwiazd w obrebie centralnych obszaréow obtoku,
sugerujac niewielkg ekstynkcje. Zaznaczy¢ jednak trzeba, ze ze wzgledu na duza odlegtosé
obtoku, wigkszo$¢ z widocznych gwiazd znajduje sie najpewniej ,,przed” obtokiem.

5.3.4 Masa obloku

Wazne dla okreslenia natury obloku jest znalezienie jego catkowitej masy. Jedna z metod czesto
uzywanych do okreslenia mas obiektéw podobnych do naszego obloku jest obliczenie masy
wirialnej. Mozna powatpiewac, czy obserwowany obtok ma szanse znajdowac si¢ w rownowadze
wirialnej (Maloney 1990), jednak metoda daje zazwyczaj dobre oszacowanie masy dla oblokéw
molekularnych. Jej najwigksza zaleta jest prostota i tatwos$¢ zastosowania. Dla obloku ze
stalym rozkladem gestosci (p =const), o promieniu R (wyrazonym w pc) i dyspersji predkosci
AV w linii 12CO(1-0) (mierzonej jako szerokoéé potéwkowa $redniego profilu emisyjnego dla
catego obtoku i wyrazonej w km s~!) masa wirialna (wyrazona w Mg) dana jest wzorem
(MacLaren et al. 1988)

My, = 210 RAV?Z. (21)

Z rozmiaréw izofoty emisji 12CO(1-0) na poziomie 10% maksimum i dla odleglosci d=6.5 kpc
mamy R=1.5 pc. Z kolei u$redniony po obszarze calego obloku profil emisji w obserwacjach
OTF ma szeroko$¢ AV=0.9 km s~!. Tak okreslone wartoéci daja M,;;=255 M. Dla bar-
dziej stromego rozkladu gestoéci danego prawem typu p oc 72 (gdzie r jest odlegloécia od
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centrum obloku), dla ktérego czynnik skalujacy w réwnaniu (21) zastapi¢ nalezy wartoscia
126 (MacLaren et al. 1988), otrzymuje si¢ M;;=153 Mg . Poréwnanie gestosci wodoru mole-
kularnego uzyskanych w Rozdz. 5.2.2 dla pozycji P32 (n(Hz)~ 10* em™3) i pozycji (0,24)p32
(n(Ha)~ 800 cm™3) sugeruje stromy profil gestosci w obloku, wiec wynik sugerujacy nizsza
mase wydaje sie by¢ bardziej wiarygodny. Warto tez podkresli¢, ze masa wirialna uwzglednia
zar6wno materie molekularna jak i atomowa (i pyl) wewnatrz obszaru okreslonego znalezio-
nymi rozmiarami i wskazana dyspersja predkosci.

Mase obloku mozna takze wyznaczy¢ metoda czynnika Xco. Mase materii molekularnej
w obtoku mozna zapisaé¢ jako

M (Hy) = XcoQd*mu, (Ico), (22)

gdzie 2 jest katem brylowym obszaru emisji, d jest odlegloscia do obloku, mp, jest masa
molekuly Hy, natomiast (Ico) jest natezeniem linii 12CO(1-0) uérednionej po obszarze calej
chmury. Wyrazajac wielko$é obszaru w arcmin?, odlegloéé w kpc, natezenie linii w K km s~!
i biorac Xc0=2.8-10" cm~2 K~! km~! s (Bohlin et al. 1978), réwnanie (22) mozna przepisaé
jako

M (Hy) = 0.4Qd*(Ico) M. (23)

Dla kata brylowego Q=nr?=1.9 arcmin?, znalezionej odleglosci kinematycznej 6.5 kpc i §red-

niego profilu emisji dajacego (Ico)=2.88 K km s~!, dostajemy mase M (Hy)=92 My,. Popra-
wiajac ten wynik na obecno$é helu stanowigcego okolo 20% masy molekularnej dostajemy
M (Hg9)=111 Mg. Jesli zastosowaé¢ dwukrotnie wyzsza wartosé¢ czynnika Xco, co jest warto-
$cia bardziej typows dla zewnetrznej czesci Galaktyki, dostajemy mase 222 Mg,. Biorac pod
uwage duze niepewnosci, mozna uznaé, ze wynik ten jest zgodny z uzyskanag masa wirialna
obtoku. Warto zaznaczy¢, ze obydwie wielkosci nie uwzgledniaja obecnoéci gazu atomowego
na zewnglrz obszaru emisji molekularnej (kazdy oblok molekularny posiada otoczke gazu zlo-
zonego gléwnie z materii atomowej; patrz Rozdz. 5.3.6).

5.3.5 Aktywno$é¢ gwiazdotwércza w obrebie obtoku

W obrebie obloku molekularnego widocznego na naszych mapach spektroskopowych nie ma
zadnych silnych zrédet promieniowania podczerwonego, co oznacza, ze oblok nie jest aktyw-
nym obszarem powstawania gwiazd. Najblizsze zrodto podczerwone w katalogu zrédet punkto-
wych satelity IRAS (IRAS Point Source Catalogue) znajduje sie¢ w poblizu pozycji V838 Mon i
nawet w obrebie elipsy niepewnosci astrometrycznych polozenia zrédta, nie pokrywa si¢ ono z
potozeniem gléwnego obszaru emisji molekularnej. Dodatkowo, w obserwacjach Kosmicznym
Teleskopem Spitzera (Banerjee et al. 2006) réwniez nie dostrzezono zadnych dyskretnych Zré-
det promieniowania podczerwonego, ktére mozna by powiaza¢ z aktywnoscia gwiazdotworcza.

5.3.6 Klasyfikacja obloku

Obserwowany w obrebie echa optycznego obtok molekularny ma wszelkie cechy miedzygwiaz-
dowego obtoku molekularnego. Chcac przypisaé go do grupy znanych obiektow o podobnych
parametrach fizycznych, postuzymy sie klasyfikacja oblokéw miedzygwiazdowych wprowa-
dzona w pracach Snow & McCall (2006) oraz van Dishoeck et al. (1993).

Gestosei 1 gestosci kolumnowe (lub réwnowaznie Ay ) materii molekularnej naszego ob-
loku sa zbyt niskie by méc przypisaé¢ go do grupy gestych (ciemnych) oblokéw molekularnych.
Typowe ($rednie) gestoéci tych obiektéw sa zawsze znacznie wicksze niz 10* cm™3, podczas
gdy w przypadku naszego obiektu gestoéé 10* ecm™3 jest prawdopodobnie wartoscig bliska
maksimum rozkladu gestosci obloku. W przypadku ciemnego obtoku molekularnego efekty
ekstynkcji bylyby tatwo zauwazalne na obrazach optycznych w rozktadzie gwiazd obserwowa-
nego pola, z charakterystyczna dziurg przypadajaca na centralne obszary chmury (jak np. w
przypadku znanego obiektu Barnard 68).
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7 drugiej strony oblok widoczny w obszarze echa jest nieco zbyt gesty, by uznaé go za
typowy oblok rozmyty (ang. diffuse cloud; n(Hz)=100-500 cm~3), choé znalezione gestosci ko-
lumnowe (oraz Ay ) odpowiadaja typowym wartosciom dla oblokéw rozmytych (Ay < 1 mag).
Dodatkowo, typowa temperatura obtokéw rozmytych w zakresie 30-100 K jest wyzsza niz cha-
rakteryzujaca nasz oblok.

Nasz obiekt nalezy zaliczy¢ do oblokéw przezroczystych (ang. transulcent clouds), ktére sa
klasa posrednia pomiedzy ciemnymi obtokami molekularnymi i oblokami rozmytymi. Szaco-
wana ekstynkcja, w ramach niepewnosci, miesci sie w typowym zakresie dla tego typu obtokéw,
tj. ~1-2 mag. Podobnie uzyskana przez nas gesto$¢ miedci sie charakterystycznym tej klasie
przedziale 500-5000 cm 3 (dla P10 i P32 uzyskali$my nieco wigksze wartosci, ale reprezentuja
one centralne, najbardziej geste obszary chmury). Znaleziona w Rozdz. 5.2.2 temperatura, tj.
12-14 K w centrum i rosnaca na zewnatrz (np. ~20 K dla pozycji Off7), réwniez dobrze zgadza
sie z wartoSciami spodziewanymi dla oblokéw przezroczystych (15-50 K). Wreszcie, rozmiary
i masy rozwazanej grupy oblokow sa zazwyczaj mniejsze niz odpowiednio 5 pc i kilkaset My,
co doskonale zgadza sie z wyznaczonymi parametrami obserwowanego obloku. Dodatkowo
wiadomo, ze centralne obszary przezroczystych oblokéw molekularnych charakteryzuje duzy
stosunek obfitosci wodoru w formie molekularnej do wodoru w stanie atomowym (co pozwala
uznaé, ze obliczenia Radexem, gdzie zaniedbano zderzenia CO z wodorem atomowym, nie
powinny dawaé¢ przeklamanych wynikéw ze wzgledu na to uproszczenie).

Obserwacje oblokéw molekularnych pokazuja, ze maja one strukture cebuli (Snow & McCall
2006; Wolfire et al. 2010): obloki pélprzezroczyste sa czesto otoczone warstwa materii o pa-
rametrach typowych dla molekularnego obtoku rozmytego, a warstwe jeszcze bardziej ze-
wnetrzng tworzy material o charakterystyce typowej dla atomowego obloku rozmytego, gdzie
dominuje materia w stanie atomowym. Wydaje sig, ze oblok obserwowany w obszarze echa
ma réwniez tego typu strukture, skoro udalo si¢ zarejestrowaé emisje molekularng poza gtéw-
nym obszarem gestej chmury widocznej na naszych mapach. Emisja gazu zarejestrowana na
pozycjach Off2, Off4 i pozycji gwiazdy odpowiadalyby warunkami fizycznymi obtokom roz-
mytym, zdominowanym materia atomowa, o typowej gestosci kilkuset czastek na centymetr
szeScienny, temperaturze kilkudziesieciu K i bardzo malej ekstynkcji (wartosci typowe dla
oblokéw rozmytych to Ay <0.2 mag).

Mozna stwierdzié¢, ze niemal caly obszar nieba, gdzie obserwowano jasne echo optyczne,
pokrywa sie z obszarem zajmowanym przez oblok molekularny i jego rozrzedzone otoczenie.
W sformutowaniu tym mamy na my$li tylko pozorne potozenie struktur na ptaszczyznie nieba.
Oczywiscie kwestig wymagajaca dyskusji jest wzajemne usytuowanie obloku i materiatu echa
wzdhuz linii widzenia. Problem ten jest szczegbétowo dyskutowany w nastepnym rozdziale, gdzie
pokazano, ze istotnie material rozéwietlony echem jest fizycznie zwiazany w obserwowanym
obtokiem molekularnym.
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ROZDZIAYL 6

Ustalenie zwigzku obtoku CO
z materig echa Swietlnego V838 Mon

W niniejszym rozdziale dyskutuje sie zwiazek gazu molekularnego widocznego w emisji ra-
diowej z materig pylowa rozéwietlong echem wybuchu V838 Mon. Argumenty kinematyczne
oraz odlegtosci wyznaczone do tych dwoéch $rodowisk przekonuja, ze sa one komponentami
tego samego obloku. Kwestia ta jest badana glebiej poprzez analize gestosci materii echa
i poréwnanie jej do znalezionej charakterystyki obtoku molekularnego. Dodatkowo, postulo-
wany zwiazek obtoku molekularnego z pylowym srodkiem wokét V838 Mon, pozwala na proby
okredlenia natury i pochodzenia obtoku. Zwiazek ten ma tez wazne implikacje dla zrozumienia
natury gwiazdy V838 Mon i jej wybuchu w 2002 roku.

6.1 Predkos¢ radialna

Predko$é¢ radialna materii echa nie jest znana bezpoérednio. Nie istnieja obserwacje spek-
troskopowe echa wystarczajaco dobrej jakosci i rozdzielczosci, ktére umozliwialtyby pomiar
predkosci wlasnej rozpraszajacego pyhu. Istnieja jednak obserwacje, ktore pozwalaja okresli¢
predkosé radialna pytu droga posredniag. Widoczny na obrazach optycznych pyt znajduje sie
w niewielkiej odlegtosci od gwiazdy V838 Mon (Tylenda 2004; Sparks et al. 2008, ; patrz tez
Rozdz. 2.3.2). Wedlug ostatnich ustalen, sama gwiazda V838 Mon jest najprawdopodobniej
obiektem mlodym (Afgar & Bond 2007), mozna si¢ wiec spodziewaé, ze ma te sama predkosé,
co okoliczna materia miedzygwiazdowa. Jesli tak jest, materia echa powinna charakteryzowaé
sie predkoécig radialng bardzo zblizong do predkoéci radialnej gwiazdy, tj. Vi,gr=>54+1 km s~ .
Wskazana predko$é odpowiada centrum emisji maserowej SiO w V838 Mon (Deguchi et al.
2005, 2009), ktére w przypadku doskonalej wiekszosci gwiazdowych Zrédel maserowych jest
bardzo dobra miara predkosci radialnej zrédta. Dodatkowo, ostatnie widma optyczne o wyso-
kiej rozdzielczosci zdaja si¢ potwierdzaé te wartosé jako predkosé gwiazdy (Tylenda et al. 2009,
2010). Przypomnie¢ nalezy, ze V838 Mon znajduje si¢ w uktadzie podwdjnym z gwiazda typu
B3V i w ogélnosci mozna by sie spodziewaé, ze ruch orbitalny bedzie ja odrézniat od predko-
Sci radialnej okolicznej materii miedzygwiazdowej. Obserwacje pokazuja jednak, ze uktad ten
musi mie¢ bardzo duza separacje (A ~ 250 AU, Tylenda et al. 2009), a zatem predkosé¢ ruchu
orbitalnego bedzie bardzo mata (rzedu kilku km s~1). W pracy Tylenda (2004) zasugerowano,
ze caly uktad porusza si¢ wzgledem okolicznego osrodka, co powodowatoby powstanie charak-
terystycznej ,dziury” w rozktadzie pytu w najblizszej okolicy gwiazdy. Sugestia ta jednak nie
zostala poparta innymi obserwacjami, a istnienie dziury mozna wyjasni¢ innymi zjawiskami
(patrz Rozdz. 7). Mozna wiec z duza doza pewnosci uznaé, ze materia rozéwietlona echem
ma predkosé radialna zblizong do predkosci systemowej samej gwiazdy, przy czym predkosé
systemowa od zmierzonej predkosci masera rézni sie o co najwyzej kilka km s
ruchem orbitalnym V838 Mon.

Predkosé radialna emisji CO widocznej w obszarze echa jest — w ramach niepewnosci
pomiarowych — identyczna z predkoscig masera SiO w gwiezdzie V838 Mon, a wiec — zgodnie
z tym co napisano powyzej — taka sama, co predkosé¢ materii rozéwietlonej echem. Trudno
spodziewaé sig, aby taka koincydencja predkosci byta przypadkowa. Biorac pod uwage, ze
obtok molekularny widoczny na predkoéci Vi,gg = 53.3 km s~! zajmuje w przyblizeniu ten sam
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obszar nieba, co struktury widoczne w echu optycznym (zagadnienie to jest dalej dyskutowane
w Rozdz. 6.3), mozna uznaé, ze zaréwno pyl widoczny na obrazach optycznych echa i materia
molekularna $wiecaca w liniach rotacyjnych CO tworzg fizycznie ten sam kompleks gazowo-
pylowy.

Zgodnosé predkosei radialnych obtoku CO i materii echa sa najsilniejszym argumentem
na fizyczny zwiazek tych dwéch srodowisk.

Zauwazmy jeszcze, ze oblok znaleziony na predkoéci ~48 km s~! ma co prawda predkoéé
zblizong do spodziewanej predkosci materii echa, ale potozenie emisji na niebie nie zgadza
sie z rozkladem pytu widocznym w echu. Istnieja przekonujace argumenty na to, ze obtok na
48 km s~! znajduje si¢ przed gwiazda gwiazda V838 Mon (patrz Rozdz. 6.3.5).

6.2 Odlegltosé

Odleglosé do obtoku pylu rozswietlonego echem jest do$¢ dobrze znana. Najdoktadniejsza
wartos¢ zostala znaleziona poprzez analize obrazéw polarymetrycznych echa i wynosi ona
d=6.1£0.6 kpc (Sparks et al. 2008). Zupelnie niezalezna metoda dopasowania ciagu gléwnego
do fotometrii cztonkéw gromady V838 Mon uzyskano wynik d=6.2+1.2 kpc (Afsar & Bond
2007). Wyznaczone odleglosci do chmury pylu doskonale zgadzaja si¢ (w ramach bledéw)
ze znaleziong w Rozdz. 5.3.1 odlegtoscia kinematyczna obtoku molekularnego d=6.5-7 kpc,
dostarczajac silnego argumentu na to, ze obserwowany pyt i gaz molekularny sg komponentami
tego samego obiektu. Oczywiscie doktadno$¢ wyznaczen odleglosci jest zbyt mata, by mie¢
zupelng pewnos¢, co do fizycznego zwigzku materii widocznej na obrazach optycznych i tych
obserwowanych radiowo. Jesli wzia¢ pod uwage niepewnoéci, obiekty wciaz moga by¢ odlegte
od siebie nawet o ~1 kpc wzdluz linii widzenia. Jest to jednak malto prawdopodobne, bo
wowcezas zgodnosé predkosci radialnej obtoku i gwiazdy musiataby by¢ czysto przypadkowa.

6.3 Oblok CO a rozklad przestrzenny materii echa

Powyzsza analiza pokazuje, ze osrodek pylowy rozswietlony echem i obszar emisji molekularnej
z duzym prawdopodobienstwem sa manifestacja tego samego obtoku materii miedzygwiaz-
dowej. Ponizej badany glebiej zwiazek tych dwoch srodowisk poprzez analize wzajemnego
rozkladu pytu i gazu molekularnego.

6.3.1 O korelacji w wystepowaniu pytlu i gazu w oblokach miedzygwiazdowych

Pierwsza kwestia warta dyskusji jest wzajemny rozktad gazu i pyltu w oblokach molekular-
nych. Jesli przyjmiemy, ze obtok pylowy wokot V838 Mon jest rzeczywiscie fizycznie zwiazany
z oblokiem molekularnym, to czy nalezy spodziewaé sie korelacji w rozkladzie tych dwu skta-
dowych o$rodka? Jesli taka korelacja wystepuje, to na jakich skalach przestrzennych?

Kwestii wzajemnego rozktadu gazu i pytu w oblokach molekularnych poswiecono dosé
duzo miejsca w literaturze fachowej, jednak wigkszos¢ studiow skupiona jest na ciemnych
(gestych) oblokach molekularnych, we wnetrzu ktérych dochodzi do znacznej wymiany materii
pomiedzy tymi dwiema fazami osrodka miedzygwiazdowego. Dla ciemnych oblokéw znaleziono
bardzo dobra korelacje pomiedzy gestosciami kolumnowymi materii molekularnej a ekstynkcja
optyczna pytu. Np. w pracach Alves et al. (1999) oraz Lada et al. (1999) znaleziono wyrazna
korelacje dla 2< Ay <30 mag. Rozdzielczo$¢ przestrzenna na jakiej badano korelacje jest rzedu
0.1 pc, czyli jest poréwnywalna do skali szczegdtow widocznych na obrazach optycznych echa.
Nie ma pewnosci, ze wspolzaleznosé wystepowania pytu i gazu jest écidle kontynuowana dla
oblokéw przezroczystych, tj. dla linii widzenia z Ay < 2 mag, ale czesto takie zalozenie sie
przyjmuje.
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Zauwazmy tu, ze klasyczna zaleznos¢ N(H)x Ep_y (Bohlin et al. 1978) jest réwniez
wyrazem korelacji pomiedzy gestos$cig kolumnows gazu i pytu w oérodku miedzygwiazdo-
wym. Istotne jednak jest, ze relacja ta odnosi siec do sumarycznej gestosci kolumnowej gazu
N(H)=N(HI)+2N(Hsg), tj. uwzglednia obecno$é¢ gazu zaréwno w formie molekularnej jak i
atomowej. Jak juz wspomniano, kazdy oblok molekularny posiada zewnetrzna ,atmosfere”
gazu atomowego, ktéra moze by¢ bardzo rozlegta. Podkreslmy, ze pyl jest spodziewany réw-
niez w tych zewnetrznych obszarach.

Pogladowego obrazu wzajemnego rozkltadu gazu i pytu w osrodku miedzygwiazdowym do-
starcza analiza materii rozproszonej w Plejadach. Obrazy gromady w zakresie ultrafioletowym
i optycznym zdradzaja obecnosé pytu, ktory rozprasza promieniowanie mlodych gwiazd i jest
ulokowany w obrebie calej gromady. W obszarze nieba, gdzie obserwowana jest gromada,
znajduje sie réwniez oblok molekularny CO (Federman & Willson 1984) i stowarzyszona z
nim materia atomowa (Gibson 2007). Obserwacje gwiazd pola i czlonkéw gromady przeko-
nuja, ze obserwowany oblok molekularny nie znajduje sie przed gromada, nie jest tez daleko
za gromada i przynajmniej cze$ciowo musi znajdowaé sie w obrebie gromady (Breger 1987).
Obtok ten nie jest gesty, a jego gestos¢ kolumnowa w centrum jest niewielka, bo odpowiada
1.0< Ay < 1.6 mag. Zauwazmy, ze taka charakterystyka jest zblizona do rozpatrywanego
przez nas obloku w obszarze echa. Szczegdtowy rozktad gazu atomowego, gazu molekular-
nego i pytu w obszarze Plejad mozna poréwnaé na stronie internetowej S. Gibsona®. Czeéé
zamieszczonych tam obrazéw prezentujemy na Rys. 6.3.1. Emisja molekularna ograniczona
jest do bardzo matego obszaru i cho¢ wystepuje w okolicach najwigkszej koncentracji pytu, to
w szczegbdlach rozktad emisji CO znacznie rézni sie od rozkladu pytu. Duzo lepsza jest kore-
lacja pomiedzy rozkladem pylu i gazem atomowym $ledzonym emisjg HI na 21 cm. Obszar
wystepowania pyltu i gazu atomowego jest duzo wiekszy niz obszar emisji CO.

Sytuacja w Plejadach jest do$é¢ szczegdlna, poniewaz gromada i widoczny w jej obrebie
obltok nie maja wspolnego pochodzenia, ale sa obserwowane w momencie zderzenia. Pomimo
to wydaje sig, ze obserwowane tam wzajemne rozktady réznych komponentéw osrodka mie-
dzygwiazdowego sa dobrym wskaznikiem tego, czego mozna si¢ spodziewaé dla materii w oko-
licach V838 Mon: pyt wcale nie musi ograniczaé sie do obszarow silnej emisji molekularnej, ale
mozna spodziewaé sie wickszego zageszczenia pylu w okolicach centrum obloku molekularnego.

6.3.2 Morfologia echa, a przynaleznos¢ pylu do obloku CO

Obrazy optyczne echa, zwtaszcza te zrobione po 2005 roku, pokazuja jasne echo w obszarze od
pozycji gwiazdy az po kilkadziesiat sekund tuku od niej i to niemal we wszystkich kierunkach.
Pierwsze obrazy echa maja co prawda wewnetrzna dziure, a rozklad przestrzenny pytu jest
bardzo niejednorodny, ale sledzac ewolucje echa mozna odnie$é¢ ogdlne wrazenie, ze materia
pylowa wypelnia niemal cale obrazowane pole az po odleglosci katowe okolo 60" (90" w
p6nocno—wschodnim kwadrancie). Na Rys. 22 widaé, ze jasne echo jest widoczne zaréwno w
gléwnym obszarze chmury molekularnej (definiowanej konturami emisji CO), jak i poza tym
obszarem. Zgodnie z tym, co napisano w poprzednim rozdziale, nie zaprzecza to fizycznemu
zwigzkowi pomiedzy chmura pytu i gazu molekularnego.

Na obrazach echa uzyskanych po roku 2003, bardzo jasny pozostaje obszar w okolicach
pozycji P32, tj. region, gdzie wypada najsilniejsza emisja w linii CO(3-2) i ktéry uwazaé
mozna za okolice kierunku ku centrum obtoku molekularnego. Na najpdzniejszych dostepnych
obrazach optycznych z HST z lat 2006-2009 wida¢, ze obszar ten stanowi centrum symetrii
charakterystycznej owalnej struktury majacej postaé¢ wiru (patrz Rys. 23). W Zalaczniku B
prezentujemy niepublikowane obrazy echa zrobione przez HST po 2006 roku i zredukowane
przez autora, gdzie struktura ta zdradza wyraznie swa ,nawinieta” forme. Koincydencja w
polozeniu wiru i centrum obloku molekularnego wydaje si¢ nie by¢ przypadkowa i mozna

Shttp://www.naic.edu/~gibson/pleiades/vla/comparisons.html
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Rys. 21: Poréwnanie rozktadu komponentéw materii rozproszonej w Plejadach. Gérny pa-
nel: Obraz ultrafioletowy (UV) gromady na 4400 A oraz kontury emisji termicznej pytu na
100 pm. Srodkowy panel: Skala szarosci pokazuje emisje wodoru neutralnego na 21 cm, na-
tomiast kontury odpowiadaja emisji pytu na 100 pm. Dolny panel: Kontury emisji CO(1-0)
na obrazie emisji wodoru neutralnego. Wszystkie obrazy pochodza ze strony internetowej
http://www.naic.edu/~gibson /pleiades/vla/comparisons.html.
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Rys. 22: Kontury emisji 2CO na tle kolorowej mozaiki obrazéw HST/ACS z wrzesnia 2006
(filtry F814W, F606W, F435W, obrazek pochodzi ze strony internetowej teleskopu). Niebieskie
kontury pokazuja emisje w linii 2CO(1-0) zsumowang w przedziale 52-54.5 km s~! (kontury
odpowiadaja wartoéciom 0.51, 1.07, 2.10 i 3.88 K km s™!); czerwone kontury prezentuja
emisje w linii 12CO(3-2) w tym samym zakresie predkogci (1.35, 2.01, 3.26 i 5.65 K km s~1).
Symbolami gwiazdy oznaczono zidentyfikowanych czlonkéw gromady, w tym réwniez pozycje
V838 Mon. Symbolami x oznaczono pozycje P10 (cyjan) i P32 (czerwony).
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potraktowaé to jako kolejny argument na fizyczny zwiazek pomiedzy obserwowanym gazem i
pylem. Tak sformutowane twierdzenie nie ma co prawda silnych podstaw fizycznych, jednak
analiza morfologiczna ma zastuzone miejsce w astrofizyce obiektéw rozciagltych (Zwicky 1957).

Jedli przeanalizowaé obrazy echa zrobione po 2007 roku w filtrach F606W i F814W, to
obszar wiru w okolicy pozycji P32 ma poréwnywalna jasno$é¢ do obszaru polozonego blisko
wokot pozycji V838 Mon i rozciagajacego sie do okoto kilkunastu sekund tuku na pdinoc
i 40" na potudnie od pozycji gwiazdy. Jak latwo zauwazyé¢ na kolorowych obrazach echa
(patrz Rys. 22), obszar ten jest wyraZnie bardziej czerwony niz zewnetrzne obszary echa i
na potrzeby dalszej dyskusji nazywaé go bedziemy dalej poswiatq (patrz Rys. 23). Ten jasny
czerwony region potozony jest daleko poza gtownym obszarem emisji CO, ale przypomnijmy, ze
glebokie integracje teleskopem TRAM 30-m pokazaly, ze w obszarze tym znajduje sie materia
molekularna. (Wyjasnienie natury po$wiaty zaproponowano w Rozdz. 6.3.4.)

Na podstawie analizy morfologii echa nie da sie wykluczyé¢ zwiazku pomiedzy materig
echa i oblokiem CO. Struktura wiru moze by¢ zwiazana z kierunkiem na centrum obtoku
molekularnego.

6.3.3 Oszacowanie absolutnych gesto$ci materii w obtoku pylowym

Obrazy echa pozwalaja na odtworzenie tréjwymiarowej struktury rozpraszajacego obtoku py-
towego i okreslenie gestosci rozpraszajacego osrodka (Rozdz. 2.2). Szczegblowy rozklad materii
pylowej bylby bardzo pomocny w zrozumieniu zwiazku pytu z oblokiem molekularnym, ale
projekt petnego odtworzenia struktury osrodka pytowego w okolicy V838 Mon nie zostal jesz-
cze ukonczony (grupa H. Bonda — prywatne kontakty). Na nasze potrzeby ograniczymy sie do
analizy gestosci materii echa tylko dla wybranych jego elementéw i pojedynczego obrazu echa
uzyskanego instrumentem ACS/HST z 10 wrzesnia 2006 w filtrze F814W.

Ze wzoru (10) mozliwe jest obliczenie gestosci liczbowej materii echa. Odpowiednie prze-
ksztalcenia daja

2 —1
7°Bgca

= m [/ QSCa(A’ a)O'geo(I)(e, )\,a)f(a) da ’ (24)

Ograniczymy sie do obliczenia gestosci materii dla obszaru w centrum wiru, w poblizu pozycji
P32, wybierajac aperture zaznaczona na Rys. 23. Zdecydowano si¢ na pomiar jasno$ci w ob-
rebie malej apertury o promieniu 178, wybierajac ja tak, by uniknaé¢ sumowania sygnalu od
gwiazd pola. Wybrany do pomiaru obszar znajduje sic w odlegtosci katowej 37”5 od pozycji
V838 Mon, co odpowiada rzutowanej na ptaszczyzne nieba odleglosci od gwiazdy p=1.1 pc na
odlegtosci 6 kpc. Pomiaréw jasno$ci dokonano za pomocg programu Gaia na obrazach HST
zredukowanych przez autora zgodnie z opisem w Rozdz. 3.6. Zmierzona jasnos¢ powierzch-
niowa wynosi

Byo(F814W) = 1.5-10"%! erg cm ™2 57! A arcsec 2 =6.4-10 1 erg cm 2 s Al el

Konwersji ze zliczen do fizycznych jednostek strumienia dokonano uzywajac czynnika skalu-
jacego photlam=7.03-10"20 ergem™2 A (e7)~! (patrz Sirianni et al. 2005). Uzyskang jasnosé
powierzchniowa bedziemy chcieli odnies¢ do jasnosci V838 Mon w trakcie gtéwnego wybu-
chu w mozliwie tym samym zakresie dtugosci fal. Najblizsze charakterystyce filtru F814W
(Mot (F814W)=8332 A) sa pomiary jasnosci V838 Mon w filtrze I (Aegr(Ic)=7869 A), ktére
daja érednia jasno$é w trakcie gléwnego blysku wielkosci I ~5.5 mag (por. Rys. 1). Jasnosé
te nastepnie transformujemy do systemu F814W. Na stronie internetowej HST? znajdujemy,
ze na w skali magnitud zachodzi relacja m(F814W)=Ic + 1.21. Mamy stad $rednia jasnosé
m(F814W)=6.7 mag, co w skali gestosci strumienia kalibrowanej na Wedze (punkt zerowy

“http://www.stsci.edu/hst /wfpc2/analysis /wfpc2_cookbook.html
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zp=25.5 mag, Sirianni et al. 2005) daje
(F,(F814W)) = 1.3- 1073 erg em 2571 A™".

Uzyskane wartosci na By, 1 (Fy) sa wielkoSciami obserwowanymi i nie sa poprawione na efekt
poczerwienienia migdzygwiazdowego. Efekt ekstynkcji miedzygwiazdowej znosi si¢ dla tych
dwdéch wielkosci w relacji (24).

Gwaltowny wzrost jasnosci w filtrze I¢ rozpoczal sie z poczatkiem lutego 2002 (pomi-
jamy tu faze wstepnego pojasnienia, poniewaz charakteryzujacy ja strumien stanowi tylko
~5% wartosci strumienia gléwnego wybuchu). Gwiazda pozostala bardzo jasna w tej bar-
wie przez okolo 80 dni (por. Rys. 1). Na Rys. 24 prezentujemy parabole odpowiadajace tym
datom dla odleglosci d=6 kpc i dla momentu obserwacji HST 10 wrzesnia 2006. Parabole
odpowiadajace poczatkowi i koncowi blysku zaznaczono liniami przerywanymi. Jesli mate-
ria wypelnia calg przestrzen pomiedzy parabolami granicznymi, gleboko$ci Az odbijajacych
elementéw sa rowne odlegltosciom paraboloid wzdtuz rozpatrywanych linii widzenia. Rozwia-
zujac réwnanie echa z = p?/2ct — ct /2 dla odpowiednich wartosci ¢t poczatku i konca blysku
dostajemy Az=0.05 pc. Zaleznosé r = (p? + 22)1/2
wazanego przez nas elementu echa od zrédta blysku, r=1.1 pc, przy czym wartos¢ ta zostala
obliczona dla centralnej paraboli ct=4.51yr. Z relacji § = arcsin(p/r) obliczamy kat rozpra-
szania, #=103%4. Po podstawieniu znalezionych wartosci, gesto$¢ materii sprowadza si¢ do
nastepujacego wyrazenia

pozwala oszacowaé fizyczng odlegto$é roz-

-1

ng = 1.1-107% [/ Qsca(Neft, 0)Tgeo®(0, gty a) f(a)da|  cm™ ! st (25)
= 1.1-107%24x[S\egr)] tem ™3

1.3-1072Y[S\eg)] L em ™3, (26)

Wartosci catek S(A, 0) zostaly obliczone w pracy Sugerman (2003), co wykorzystamy w dal-
szych rachunkach. Sugerman (2003) stosuje konwencje, gdzie funkcja fazowa ® jest w postaci
nieunormowanej do pelnego kata brylowego i w celu zachowania jego definicji catki S(A,6)
wprowadzono przeksztalcenie réwnania (25) do postaci (26). Choé autor ten rozpatruje kilka
rodzajéw pytu, my ograniczymy sie tu tylko do pytu krzemianowego. Przy rozwazanych dtu-
gosciach fali bliskich A\eg=8332 A, wybér skladu materialowego pyltu nie ma jednak duzego
wplywu na ostateczne wyniki. Dodatkowo, wezmiemy pod uwage tylko pyl o kanonicznym
stosunku ekstynkcji optycznej do catkowitej Ry =3.1, co jest wartoscia charakterystyczna dla
rozrzedzonych osrodkéw, takich jak obloki rozmyte i przezroczyste. Sugerman (2003) rozpa-
truje przebiegi S(A,0) dla trzech typoéw rozkladéw wielkosci ziaren:

e typ S (od ang. small) - zestaw malych ziaren o rozmiarach w zakresie a=5-10"%-0.01 pm;
e typ M (od ang. mid-sized) — ziarna o posredniej wielkosci, tj. z zakresu a=0.01-0.1 pm;
e typ G (od galaktyczny) zawiera szeroki zakres wielkosci ziaren, gdzie a=5-10"%-1 pm.

Wydaje sie, ze zakres rozmiaréw pytu typu S jest bardzo daleki od spodziewanego dla o$rodka
miedzygwiazdowego, ale uwzglednimy ten typ w dyskusji jako przypadek rozktadu skrajnego.
Prezentowane we wspomnianej pracy przebiegi S(A\, 8) ograniczono do trzech katéw rozprasza-
nia #=0°, 30°, 180°. Dla tych ostatnich dwoch katéw uzyskuje sie niemal identyczne wyniki dla
typéw S oraz M. Wezmiemy srednie wartosci S(F814W, ) dla tych dwéch katéw jako repre-
zentacyjne dla rozwazanego przez nas 0=103°. W przypadku typu G wartosci calki dla katow
30° i 180° rézmia sie juz o rzad wielkosci i wezmiemy wartos¢ odpowiadajaca katowi 180°,
jako bardziej reprezentacyjna dla rozwazanego kata. Z rysunku 9 w Sugerman (2003) znajdu-
jemy, ze dla typéw S, M i G odpowiednie wartosci catki S(F814W, ) to kolejno Sg=6-10"28,
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Rys. 23: Fragment obrazu echa zrobionego instrumentem ACS/HST 10 wrzesnia 2006 w filtrze
F814W. Zaznaczono struktury charakterystyczne dla p6znych obrazéw echa: wir i podwiate.
Czerwone okregi znacza obszary, ktorych jasnosé jest szczegdltowo analizowana w tekscie.
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Rys. 24: Parabole echa wyrysowane dla daty obserwacji 10 wrzeénia 2006 i dla odlegtosci
6 kpc. Pozycja zréodia wybuchu — gwiazdy V838 Mon — znajduje sie w poczatku ukladu
wspdoirzednych. Obserwator jest ulokowany na gérze. Czarne parabole odpowiadaja gtéwnemu
wybuchowi gwiazdy na poczatku 2002 roku, przy czym przerywanymi liniami zaznaczono pa-
rabole odpowiadajace poczatkowi i koficowi pojasnienia. Narysowane promienie odpowiadaja
wybranym do analizy elementom echa: w obrebie poswiaty (kolor czerwony) i w okolicach
pozycji P32 (kolor niebieski). Dla wygody poréwnywane obszary narysowano na tym samym
ramieniu paraboli. Podano tez odpowiednie katy rozpraszania i wartosci funkcji fazowej (przy
9=0.6) dla zaznaczonych promieni. W przypadku poswiaty, zaznaczono tylko dwa przykta-
dowe promienie — w ogdlnosci rozproszenia moga nastepowaé¢ wzdluz calej pionowej prostej
narysowanej kolorem czerwonym.
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Sy=4-10"2* oraz Sg=2-10"2%. Podstawiajac te wartoéci do wzoru (26) otrzymujemy naste-
pujace catkowite gestosci materii echa

2.2-10% c¢cm™2 dla typu S,
nyg = 325 cm™? dla typu M,
65 cm™3 dla typu G.

Widaé, ze ostateczny wynik krytycznie zalezy od przyjetego zakresu rozmiaru ziaren. Typ G
wydaje sie by¢ najbardziej realistyczny (Weingartner & Draine 2001), ale nie mozna wyklu-
czy¢, ze rozpraszajacy pyl ma rozklad bardziej zblizony do typu M, albo typu posredniego
miedzy S a M. Do tego zaznaczy¢ nalezy, ze wartosci catki S sg bardzo niepewne ze wzgledu
na ograniczona znajomosé¢ funkcji dielektrycznych pytu (dostepne dane ograniczaja sie gtow-
nie do ziaren sferycznych) i ograniczone informacje o faktycznym rozkladzie wielkosci i sktadu
ziaren. Tak czy inaczej, przy obecnym stanie wiedzy gestoéé materii echa rzedu ng ~100 cm ™3
wydaje sie najbardziej prawdopodobna. Odpowiada ona gestosci pytu rzedu jednego ziarna
na cm?.

6.3.4 Obszar poswiaty

Jak juz to zaznaczono, na péznych obrazach echa wykonanych w zakresie odpowiadajacym
pasmom RI, bardzo jasny pozostaje nieregularny obszar nazwany przez nas poswiata. Dla
rozpatrywanego wyzej obrazu w filtrze F814W i niewielkiej apertury pokazanej na Rys. 23
(wybranej tak, by znalezé sie poza profilem dyfrakcyjnym V838 Mon), zmierzony strumien
jest wiekszy o czynnik 1.3 niz wartos¢ uzyskana dla apertury wybranej w obszarze wiru w
poblizu pozycji P32. W filtrach odpowiadajacych mniejszym dtugosciom fal, to obszar wiru
jest jasniejszy. Czerwona barwa poswiaty jest kluczowa dla zrozumienia, jak ona powstaje.

Jak mozna to przesledzi¢ na Rys. 2, jasno$¢ V838 Mon pasmie I spadla po wybuchu
o co najmniej 4.5 mag. Mimo tego spadku, obiekt pozostawal wciaz stosunkowo jasny w
zakresie czerwonym podczerwieni w trakcie calej dalszej ewolucji. Podczas gdy w zakresie
widzialnym gwiazda miala jasno§¢ mniejsza niz okolo V=15 mag, to w pasmie o obiekt
pozostawal jasniejszy niz ~10.5 mag. Okoto po6t roku po zakonczeniu wybuchu obserwowano
wrecz wzrost jasno$ci w pasmie Io o okolo 1 mag. Proponujemy tutaj interpretacje, w ktorej
czerwona poSwiata nie odbija Swiatlia glownego wybuchu, ale jest zwigzana ze znaczng jasnosciq
gqwiazdy w czerwonym zakresie widma optycznego w trakcie calej ewolucyi obiektu po wybuchu w
2002 roku'®. Zauwazmy, ze w takiej interpretacji rozpraszane moze zachodzi¢ we wnetrza calej
paraboloidy, a nie w paraboloidalnej warstwie. Jest to sytuacja analogiczna do rozwazanej w
Rozdz. 2.2.1, w ktorej obserwator dokonuje obserwacji echa jeszcze w trakcie rozciagtego w
czasie rozbtysku.

Przy takiej geometrii zjawiska promieniowanie ma szanse by¢ rozpraszane pod niewiel-
kimi katami, jesli pochodzi z obszaréw w niewielkiej odlegtosci katowej od zrédia. Sytuacje
te zilustrowano na Rys. 24 dla wybranego elementu echa w obrebie poswiaty. Z wczesnych
obrazéw echa wiemy, ze w malych odleglosciach katowych od V838 Mon znajduje si¢ materia,
ktora wzdtuz linii widzenia jest ulokowana przed gwiazda (np. Tylenda 2004). Materia ta,
znajdujac sie w obrebie paraboloidy zwiazanej z duza jasnoscig zrédta po wybuchu w zakre-
sie czerwonym, bedzie rozpraszata promieniowanie w kierunku obserwatora pod niewielkimi
katami (wigc bardzo efektywnie) dajac czerwone Swiatlo poswiaty.

10Problem mozna tez prébowaé wyttumaczyé poprzez rézne wlasnosci optyczne pytu w obszarze poswiaty i
w echu ,zewnetrznym”, tj. pyl poswiaty efektywniej rozpraszalby promieniowanie czerwone. Typowa wielkosé
zlaren w obszarze poswiaty powinna byé wtedy wigksza niz dla reszty echa (poréwnaj z Rys. 5), albo/oraz
ziarna maja rézny sklad (np. ziarna weglowe efektywniej rozpraszaja Swiatto czerwone niz ziarna krzemianowe
o tej samej wielkosci a). Trudno jednak znalezé fizyczne powody, dla ktérych natura pytlu w obserwowanych
obszarach miataby by¢ tak niejednorodna.

79



Jasnosé zrédia w filtrze I po wybuchu byta okoto ~70 razy wieksza niz w trakcie gtéwnego
wybuchu. Dla wybranej apertury w obrebie poswiaty (patrz Rys. 23), poréwnanej do apertury
w obrebie wiru, stosunek gestosci mozna zapisaé¢ jako

nu(P32) :0.017%32 Az, P(6))

, 27
nu(p) r2 Azpzy (0p32) 27)

gdzie indeks p odnosi sie do obszaru w obrebie poswiaty, natomiast P32 do obszaru w okoli-
cach pozycji P32. Dla prostoty przyjeliSmy tu, ze wlasnosci optyczne catej populacji ziaren o
réznych rozmiarach moga by¢ reprezentowane przez $rednie wartosci, a pyl w poréwnywanych
obszarach ma te same wtasnosci. Jak tatwo wywnioskowa¢ z Rys. 24, dla obszaru poswiaty
rozpraszajaca kolumna moze by¢ bardzo dluga. Rzeczywista jej dtugosé Az, bedzie zalezala
od rozkladu pylu, ale widaé, ze dlugo$é kolumny moze latwo przewyzszyé warto$é Azpzs o
kilka rzedow wielkosci. Jak pokazano na przyktadach na Rys. 24, rowniez efektywno$é roz-
praszania w obszarze poswiaty moze by¢ duzo wigksza niz w obszarze wiru, ze wzgledu na
duze wartosci funkeji fazowej dla matych katéw rozpraszania. Srednia gesto$é materii zwia-
zanej z obszarem poswiaty nie musi wiec byé poréwnywalna do tej w obszarze wiru mimo
poréwnywalnej jasnosci tych dwoch obszaréw. W istocie, ze wzgledu na to, ze Az, moze by¢
bardzo duze, gesto$¢ materii w obszarze poswiaty moze byé duzo mniejsza niz w obszarze
wiru. Niestety, nie jest mozliwe oszacowanie wzglednych gestosci w tych dwoch obszarach bez
znajomosci rozkladu pytu w kierunku poswiaty.

6.3.5 Wazgledna lokalizacja obloku CO i materii echa

Uzyskane w Rozdz. 6.3.3 oszacowanie gestosci materii w obszarze wiru nalezy poréwnaé¢ do
gestosci spodziewanej dla obserwowanego obloku molekularnego. Przypomnijmy, ze modelo-
wanie natezen linii w okolicach centrum morfologicznego obloku CO (pozycje P10 i P32) daty
érednia gestosé materii wielkogci ng ~ 2n(Ha)=(1.8-6)-10* cm™3. Jedli przyjaé hipoteze, ze wi-
doczna materia pytowa nalezy do obserwowanego obtoku molekularnego, uzyskang z analizy
echa niska gesto$é materii ngy=65-325 cm ™ mozna zrozumieé, jesli paraboloidy odpowia-
dajace obrazom echa prébkowaly tylko zewnetrzna, rozrzedzona czesé obtoku i nie zdotaly
dotrze¢ do gestych okolic jadra zdominowanych przez gaz molekularny. Obtok CO znajduje
sie wiec przed lub za V838 Mon. Wczesna ewolucja echa, kiedy parabole penetrowaly gléwnie
obszar przed gwiazda, nie pokazaly rozproszonego $wiatta w obszarze gtéwnej emisji CO, wiec
bardziej prawdopodobna jest sytuacja, ze oblok ten znajduje si¢ za gwiazda.

W widmie optycznym V838 Mon obserwuje sie szereg komponentéw absorpcyjnych, gtéw-
nie linii atomowych, ktére mozna przypisa¢ materii miedzygwiazdowej na predkosciach Visg=
15, 25 oraz 48 km s~! (Kaminski et al. 2009). Prezentowane tu obserwacje w liniach moleku-
larnych ujawnity obecnoéé obtoku molekularnego na predkoéci 48 km s~!, na potudnie od linii
widzenia ku V838 Mon, wiec widoczna struktura absorpcyjna na 48 km s~!
w atomowej otoczce tego obtoku molekularnego. Brak wyraznej absorpcji na predkosci obtoku
podejrzanego o zwigzek z materig echa, tj. na Visr=53 km s~!, moze byé¢ traktowany jako
silny argument za tym, ze oblok ten nie jest usytuowany przed V838 Mon.

musi powstawacd

Mozna wiec zakonczy¢ dyskusje stwierdzeniem, ze geste jadro obtoku molekularnego znaj-
duje sie za gwiazdag V838 Mon, ale zewnetrzne czeéci obtoku molekularno-pytowego sa wi-
doczne w postaci materii echa. Caty kompleks molekularny wraz z ,atmosfera” gazu atomo-
wego i pylu nie powinien mie¢ rozmiaréw wiekszych niz kilka pc, zatem geste jadro molekularne
musi znajdowac si¢ najwyzej kilka pc za V838 Mon.
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6.4 Implikacje zwigzku obloku z materig echa
6.4.1 Pochodzenie materii

Obserwacje zjawiska analogicznego do echa w podczerwieni pozwolily na zgrubne oszacowa-
nie masy materii oérodka pytowego wokot V838 Mon. Na podstawie obserwacji Kosmicznym
Teleskopem Spitzera Banerjee et al. (2006) oszacowali mase $wiecacego pylu na 1.6 Mg dla
odlegtosci 8 kpc, co po transformacji do odlegtosci 6 kpc daje odpowiednio 0.9 M. Przy
kanonicznym stosunku masy gazu do masy pytu wielkosci ~100 sumaryczna masa pyltu i gazu
powinna wynosi¢ 90 Mg, przy czym jest to warto$¢ odpowiadajaca waskiej paraboloidalnej
warstwie i zapewne catkowita masa obloku jest duzo wigksza. Zwiazek materii echa z ob-
serwowanym oblokiem molekularnym réwniez sugeruje duze masy, rzedu kilkuset Mg, (patrz
Rozdz. 5.3.4). Tak masywny oblok nie moze byé¢ pochodzenia od-gwiazdowego, tzn. nie moze
by¢ efektem utraty masy przez gwiazde/gwiazdy. Natura obloku jest z cala pewnoscia mie-
dzygwiazdowa, przy czym do ustalenia pozostaje, jakie jest stadium ewolucyjne obtoku: czy
jest on w fazie tworzenia sie (kondensacji), czy tez w fazie rozpadu.

Gwiazda V838 Mon jest czlonkiem gromady otwartej (Afsar & Bond 2007). Przynaleznosé
do gromady udalo sie jak dotad stwierdzi¢ dla 3 gwiazd typéw widmowych B 3-6 (do tego do-
liczy¢ nalezy jeszcze goracego towarzysza gwiazdy V838 Mon), ktérych polozenie zaznaczono
na Rys. 22. Wszystkie te gwiazdy leza w obszarze nieba zajmowanym przez echo $wietlne, ale
poza glownym obszarem emisji molekularnej. Ich rzutowane na ptaszczyzne nieba odlegtosci
od V838 Mon sa mniejsze niz 1.2 pc (na odlegtosci 6 kpc), mozna sie wiec spodziewaé, ze
gwiazdy te rowniez sa czesciowo zanurzone w osrodku rozswietlonym echem (do 2008 roku
echo ukazalo materie do odleglosci okoto 3 pc od V838 Mon). Obecnosé obtoku molekularnego
i oSrodka pylowego w bezposrednim sasiedztwie gwiazd gromady mozna interpretowaé jako
argument za bardzo mtodym wiekiem gromady. Widoczny gaz i pyt moga by¢ pozostalosciami
po fazie formacji gromady.

Kometarny ksztatt chmury molekularnej zdaje sie to potwierdza¢. Glowa tej kometarnej
struktury wskazuje na centrum gromady, ktére jest osrodkiem silnego promieniowania. W
szczegblnosci, gwiazdy typow widmowych B sa silnymi Zrédtami promieniowania ultrafiole-
towego, ktére w znaczacy sposoéb moze wplywaé na strukture obtoku molekularnego poprzez
niszczenie ziaren pytu i dysocjacje molekul (réwniez jonizacje atoméw jesli promieniowanie
jest wystarczajaco energetyczne). Takie kometarne struktury, jak ta widoczna na naszych ma-
pach radiowych, sa czesto obserwowane jako efekt wptywu promieniowania mtodych goracych
gwiazd na okoliczny osrodek (na skutek efektu samo-zacienienia, and. self-shadowing effect)
(patrz np. Bertoldi & McKee 1990; Lefloch & Lazareff 1994). Obecnosé goracych gwiazd w
okolicy obloku molekularnego oznacza, ze widzimy go w fazie rozpadu ,chemicznego” (Diaz-
Miller et al. 1998), typowego dla obszaréw PDR (ang. photon-dominated regions albo photo-
dissociation regions, czyli obszaréw fotodysocjacji zdominowanych przez fotony; Hollenbach
& Tielens 1997, patrz tez Roger & Dewdney 1992). Niska gesto$é¢ kolumnowa materii mole-
kularnej obloku (Ay =~ 1 — 2 mag) oznacza, ze oblok nie jest w stanie si¢ samo-ekranowaé
przed zewnetrznym promieniowaniem Galaktyki wzbogaconym promieniowaniem okolicznych
gwiazd typu B i powinien zaniknaé na skali rzedu kilku Myr (milionéw lat). Fakt, ze obser-
wujemy gromade czeSciowo zanurzona w materii pytowej i w sasiedztwie obloku molekular-
nego, $wiadczy o jej bardzo mlodym wieku. Nie obserwuje sie bowiem gromad zawierajacych
gwiazdy posrednich pod-typéw B zanurzonych (choéby czesciowo) w gazie molekularnym, jesli
wiek gromady przekracza ~3 Myr (Allen et al. 2007, ich Rozdz. 4 i zamieszczone tam refe-
rencje). Do tego, szacuje sig¢, ze gromady nie zawierajace gwiazd masywnych, jak w naszym
przypadku, bardzo szybko pozbywaja sie w ogdle gazu (atomowego i molekularnego) poprzez
jego rozproszenie w czasie krotszym niz 10 Myr (Palla & Stahler 2000).

Gromada i wypelniajacy ja gaz powinny tez znajdowaé sie obecnie w stanie rozpadu w
sensie dynamicznym. Czas relaksacji gromad otwartych zawierajacych malo gwiazd (tj. mniej
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niz ~36) jest szacowany na kilka Myr (Allen et al. 2007, ich Rozdz. 5 i zamieszczone tam
referencje). Obserwowana gromada wydaje sie by¢ weiaz dosé zwarta (<S1.2 pe), totez jej wiek
nie moze by¢ wiekszy niz kilka Myr.

7 powyzszej dyskusji wynika, ze obserwowany oblok molekularno-pytowy jest obecnie w
fazie rozpadu, a wiek gromady, do ktérej nalezy V838 Mon, musi by¢ rzedu kilku Myr (po-
wiedzmy 3-10 Myr). Afsar & Bond (2007) okreslili zgrubny gérny limit na wiek gromady
wielkosci 25 Myr, i cho¢ nasze oszacowanie jest zgodne z ich wynikiem, to znaczaco obniza
ograniczenie na spodziewany wiek progenitora V838 Mon. Konsekwencje tego stwierdzenia
oméwiono w nastepnym rozdziale.

6.4.2 Modele wybuchu gwiazdy V838 Mon

Zwiazek obltoku molekularnego z echem ma dosé¢ znaczace konsekwencje dla zrozumienia
gwiazdy V838 Mon i jej wybuchu. Wielu autoréw sugerowalo, ze widoczna w echu $wietl-
nym materia moze byé pochodzenia od-gwiazdowego, tj. bytaby efektem utraty masy przez
progenitora V838 Mon. Taka interpretacja z kolei pociaga za soba wniosek, ze gwiazda ta
musiataby byé¢ obiektem wyewoluowanym!!, co jest wazng informacjg dla préb wyjasnienia
wybuchu w 2002 roku.

Zwiazek materii echa z oblokiem molekularnym o masie kilkuset M, wyklucza od-gwiazdo-
we pochodzenie tego oérodka i tym samym zaprzecza interpretacji, jakoby gwiazda V838 Mon
byta obiektem zaawansowanym ewolucyjnie. Wrecz przeciwnie — obecnosé materii gazowo-
pylowej swiadczy o bardzo mlodym wieku gwiazdy, co podkreslono w poprzednim rozdziale.
Warto zauwazy¢, ze w pracy Tylenda et al. (2005) rozwazano mozliwosé, iz progenitorem
gwiazdy V838 Mon byla proto-gwiazda typu widmowego A0.5 i wieku okoto 0.3 Myr. Taki
wiek nie jest sprzeczny ze wskazanym wczesniej przez nas ograniczeniem na wiek gromady
rzedu kilku Myr.

"7 drugiej strony, Munari et al. (2002a) zaproponowal, ze material widoczny w echu jest efektem utraty
masy przez bardzo masywna, mloda gwiazde. Jak jednak podkreslono to w Tylenda et al. (2005), taka gwiazda
jonizowataby okoliczna materie, co jest sprzeczne z obserwacjami.
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ROZDZIAL 7

Fotoprzetwarzanie pylu wokét V838 Mon

W Rozdz. 2.2.1 krétko wspomniano o zjawiskach echa termicznego i odparowaniu ziaren pytu,
ktore moga byé¢ stowarzyszone z echem rozproszeniowym. W przypadku echa V838 Mon na
pewno obserwowano echo termiczne w dalekiej podczerwieni (Banerjee et al. 2006, patrz tez
Rozdz. 2.3.4). Jako, ze odparowanie ziaren krzemianowych czy weglowych wymaga rozgrzania
pylu do temperatur 2000-3000 K (Waxman & Draine 2000), chlodny i stosunkowo krotki
btysk V838 Mon nie mogt doprowadzi¢ do efektywnego odparowania jader pylu w znacznych
obszarach wokél gwiazdy. W niniejszym rozdziale zaproponowano i przedyskutowano mozli-
wos¢, ze blysk wywotal odparowanie zewnetrznych warstw pytow pokrytych warstwa lodowa.
Podano tu charakterystyke ziaren pytu z powtoka lodowa i przedyskutowano mozliwos$é istnie-
nia takich ziaren w okolicy V838 Mon. Dyskutuje sie wpltyw goracych gwiazd gromady V838
Mon na obtok pytowy. Nastepnie sprawdzono rachunkiem, czy blysk V838 Mon, przy jego
znanej charakterystyce energetycznej, moégt doprowadzi¢ do odparowania powlok lodowych
pylu w okolicy gwiazdy. Postawiono tez problem mozliwosci zaobserwowania zjawiska odpa-
rowania powlok lodowych poprzez obserwacje przejsé¢ rotacyjnych molekuty CO. Na koniec
dyskutuje si¢ mozliwos¢ zajscia i obserwacji tego zjawiska wokdt innych obiektow zmiennych,
w szczegblnosci supernowych.

7.1 Motywacje i sformulowanie problemu

Pierwsze obserwacje w przejéciach rotacyjnych molekuty CO obszaru echa wykonane 3-metro-
wym teleskopem KOSMA, czesciowo opublikowane w Kaminski et al. (2007), sugerowaly, ze
emisja odkryta na pozycji V838 Mon jest zmienna w czasie. Trzy obserwacje w réznych epokach
pomiedzy kwietniem 2004 i kwietniem 2006 pokazywaly konsekwentnie wzrastajacy strumien
w linii CO(2-1). Zmiana byta wielkosci kilkudziesieciu procent, nieco powyzej formalnych ble-
dow kalibracji. Dodatkowo, w ostatniej obserwacji emisja zostala zarejestrowana na pozycjach
sasiednich sugerujac rozciagta nature zrodta. Nie znano wtedy jeszcze dokladnie lokalizacji ani
struktury obszaru emisji i trudno byto oceni¢ btedy zwiazane z niedoktadnoscia pozycjonowa-
nia teleskopu. Dzi$ prawdopodobne wydaje sig, ze za obserwowana ,zmiennos¢” odpowiadaty
bledy pozycjonowania teleskopu, ale nie jest to pewne. Potencjalna zmiennosé zrodta pocia-
gataby za sobg potrzebe identyfikacji procesu, ktory mogtby prowadzi¢ do wzrastajacej na
sile emisji CO. (Zaznaczmy od razu, ze prezentowane w niniejszej pracy nowe obserwacje nie
pozwalaja na weryfikacje, czy emisja CO jest zmienna. Obserwacje obszaru wykonywano tylko
raz w danym przejsciu na danym teleskopie, wiec nie ma mozliwosci poréwnania obserwacji z
roznych epok dla tego samego instrumentu. Z kolei poréwnanie natezen linii dla danej pozycji
obserwowanej réoznymi teleskopami, dla zrédla rozciagtego o ztozonym rozkladzie emisji, nie
daje gwarancji, ze poréwnywana jest emisja tych samych obszaréw.)

Wzrastajace natezenie danej linii moze wiazaé sie ze wzrostem obsadzen gérnego poziomu
przejécia albo ze wzrostem objetosci emitujacego obszaru. Pierwsze obserwacje teleskopem
KOSMA sugerowany te druga ewentualno$é, poniewaz obszar emisji zdawal si¢ powiekszac.
W tym czasie znana juz byta spektakularna ewolucja echa w zakresie optycznym i detekcja
echa termicznego V838 Mon. Nasuneto to pomyst, ze w powickszajacym sie obszarze echa
moze dochodzi¢ do uwalniania gazu CO z powierzchni rozgrzanego pytu. W ten sposéb wraz
z ekspansja echa optycznego i termicznego, powigkszeniu ulegatby rowniez obszar emisji CO.



Uwolniony z powierzchni ziarna gaz potrzebuje bardzo duzo czasu, by powréci¢ na powierzch-
ni¢ ziarna, wiec takie ,molekularne echo” dla jednorodnego osrodka nie miatoby geometrii
paraboloidalnej warstwy, ale wypelnionej paraboloidy. Okazalo sie tez, ze opisany powyzej
proces nie jest pomystem nowym, bo analogiczne zjawisko bylo juz rozwazane w literaturze w
kontekscie aktywnosci mlodych gwiazd, np. wybuchéw typu FU Ori (Draine 1985), wybuchéw
supernowych (Draine & Salpeter 1979) i blyskéw gamma (Waxman & Draine 2000). Nigdy
nie byto jednak powiazane przez wymienionych autoréw ze zjawiskiem echa.

Abstrahujac nawet od niejednoznacznych obserwacji KOSMA, weryfikacja, czy do opisa-
nego zjawiska mogto dojé¢ w obszarze echa V838 Mon, wydaje si¢ intrygujaca. Do ustalenia
pozostaja nie tylko fizyczne podstawy procesu (np. czy podgrzany pyl moze uwolni¢ CO? Czy
blysk byl wystarczajaco energetyczny?), ale takze czy efekt ma w ogéle szanse by¢ zaobser-
wowany. Problemy te dyskutujemy w nastepnych rozdziatach w kontekscie znalezionego w tej
pracy zwiazku obszaru echa w obtokiem molekularnym CO.

7.2 Lo6d CO w przestrzeni miedzygwiazdowej i w okolicach V838 Mon

Zarowno przewidywania teoretyczne jak i obserwacje wskazuja, ze pyt w chtodnych osrodkach
molekularnych powinien zawieraé plaszcze lodowe (Leger et al. 1985; Boogert & Ehrenfreund
2004). Najbardziej obfity jest tam 16d wodny, a zaraz po nim amorficzny 16d CO, ktéry jest
przedmiotem naszego zainteresowania.

Obecnosé¢ lodu CO w oérodku miedzygwiazdowym jest potwierdzona obserwacyjnie dzieki
pasmom absorpcyjnym w podczerwieni, gtéwnie na 4.67 pm (np. Tielens et al. 1991). Wska-
zuja na to réwniez studia obfitoéci (zubozenia) molekul w $rodowiskach o znanych warunkach
fizyko-chemicznych (Bergin et al. 2001). Lod CO zdaje sie byé¢ powszechny w gestych osrod-
kach molekularnych. Jego obfitoéé wzgledem H, dla typowego obloku oceniana jest na 1076
(Tielens et al. 1991; Allamandola et al. 1999), czyli stanowi okoto 10% CO w fazie gazowej.
W s$rodowiskach bardzo chtodnych i gestych, gdzie proces akrecji czastek z fazy gazowej jest
bardzo efektywny (np. jadra oblokéw molekularnych w fazach bezposrednio poprzedzajacych
formowanie si¢ gwiazd), obfitoé¢ lodu CO staje sie poréwnywalna do obfitosci CO w fazie
gazowej (np. Pontoppidan et al. 2008; Bergin et al. 1995; Langer et al. 2000, i zawarte tam
referencje). Ocenia sie, ze 16d CO jest obecny na ziarnach w $rodowiskach o temperaturze gazu
nie przekraczajacej ~30 K (Langer et al. 2000) i niemal zawsze przyjmuje posta¢ amorficzna.

Przywolane tu wyniki badan nad lodami miedzygwiazdowymi maja przekonaé, ze w ob-
tokach molekularnych istnieje znaczacy rezerwuar molekuty CO, ktory nie jest bezposrednio
widoczny w fazie gazowej. Istnieje szereg procesow desorpcji, ktore potrafia przywrdcié mo-
lekuty z fazy statej do gazowej; w szczegdlnosci, moga to by¢ procesy wywolane przez ze-
wnetrzne pole promieniowania, co jest dla nas najbardziej interesujace w kontekscie wpltywu
btysku V838 Mon na okoliczna materie. Przebieg niektérych proceséw desorpcji silnie zalezy
od struktury ptaszcza lodowego pokrywajacego ziarna i dlatego zagadnieniu temu poswiecimy
nastepny rozdzial.

7.2.1 O tym, ze CO jest zewnetrzng warstwa lodu na ziarnach

Struktura powtoki lodowej ziarna jest odbiciem ewolucji, jaka pyt przechodzi w osrodku mie-
dzygwiazdowym. Przejécie molekul z fazy gazowej do stalej jest mozliwe, jesli w o$rodku
istnieja jadra kondensacji. Zazwyczaj zaklada sie, ze jadrami tymi w oérodku miedzygwiazdo-
wym sg ziarna pylu gwiezdnego (dostarczanego gtéwnie przez gwiazdy asymptotycznej galtezi
olbrzyméw i inne chlodne olbrzymy). Ziarna takie poczatkowo sa ,nagie”, tj. zupelnie po-
zbawione ptaszczy lodowych. W chlodnych i wystarczajaco gestych obtokach molekularnych
dochodzi¢ moze do wzrostu ziaren dzieki dwém procesom: akrecji i koagulacji (np. Whittet
2003), przy czym dla naszych rozwazan wazny jest tylko ten pierwszy proces (koagulacja nie
prowadzi do zwigkszenia masy materii pytowej, a tylko do redystrybucji rozktadu rozmiaréow
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ziaren). Akrecja polega na ,przyklejaniu sie” atoméw i molekul do powierzchni ziarna w wy-
niku zderzen. Efektywno$é¢ tego procesu jest parametryzowana wspolczynnikiem przylegania
(ang. sticking coefficient), ktéry w warunkach typowych dla chtodnego osrodka miedzygwiaz-
dowego jest bliski jednosci. Statystycznie najczesciej akrecji ulegaja najbardziej obfite czastki.
Na skutek efektywnej akrecji, wokél krzemianowego jadra powstaje warstewka zwigzkéw che-
micznych przyjmujaca postaé¢ mieszanki amorficznych lodéw. Zgodnie z malejaca zawartoscia
procentowa w jej sktad wchodza gléwnie: HoO, CO, CO49, NH3, CH4, CH30H, Ny, O2 (np.
Allamandola et al. 1999). Zaznaczmy jeszcze, ze proces akrecji jest bardzo efektywny, np.
gdyby nie zachodzity zadne procesy desorpcji przywracajace czastki do fazy gazowej, catko-
wite wymrozenie CO z fazy gazowej nastapitoby w ciagu 10 /ny yr/(cm=3) (Willacy & Millar
1998), czyli w czasie krétszym niz 1 Myr dla typowego obloku.

Nawet we wnetrzu bardzo gestych oblokéw, ziarna podlegaja procesom grzania, zwigza-
nym gléwnie z bombardowaniem osrodka czastkami promieniowania kosmicznego. Trafione
energetyczna czastka ziarno ogrzewa sie i doj$¢ moze do sublimacji lodéw (Purcell 1976).
Wymienione wyzej zwiazki wodoru oraz COq, jako czasteczki polarne, maja dos¢ wysoka
temperature sublimacji. Lod wodny, ktéry jest lodem najbardziej obfitym, sublimuje w wa-
runkach osrodka miedzygwiazdowego dopiero w temperaturze ~90 K (Langer et al. 2000, i
wymienione tam referencje). Zwiazki apolarne, takie jak CO, Ny i O9, sa z kolei bardzo lotne
(tzn. maja niska temperature sublimacji) i latwo zostaja odgazowane z powierzchni ziaren.
Sublimacja CO zachodzi juz w temperaturze 16 K, ktéra jest tatwa do osiagniecia nawet w
pojedynczych epizodach grzania spodziewanych dla pytu osrodka miedzygwiazdowego. Duza
réznica temperatur sublimacji lodéw polarnych i apolarnych prowadzi do stratyfikacji ptaszczy
lodowych pytu. W kazdym procesie podgrzania ziarna, jesli tylko nie zostanie ono catkowicie
zniszczone, odparowaniu ulega gtéwnie CO, natomiast 16d wodny pozostaje na ziarnie. Po
ochtodzeniu ziarna ma miejsce dalsza akrecja, ale odbywa si¢ ona juz na warstwe lodu, ktéra
zostata w znacznym stopniu zubozona w substancje najbardziej lotne. W ten sposéb powstaje
ptaszcz lodowy, ktérego wierzchnie warstwy pokrywa gitéwnie 16d CO, a te najbardziej we-
wnetrzne skladaja sie gléwnie z lodu wodnego (pelny opis zjawiska znajduje sie¢ w Whittet
2003; Schutte & Greenberg 1991). Schematyczny model ziarna pokrytego tego typu powloka
lodowa jest prezentowany na Rys. 25.

Dla $cistosci zaznaczyé trzeba, ze opisany powyzej proces budowania wielowarstwowej
powtloki lodowej jest dodatkowo wspomagany samym charakterem ewolucji chemicznej obtoku.
Poczatkowe narastanie plaszczy lodowych nastepowaé moze juz w momencie, kiedy obtok jest
jeszcze obfity w materie atomowa (tj. kiedy zawarto$é HI jest wieksza niz Hs). W wyniku
reakcji na pyle powstaje wtedy molekuta Hs i zwiagzki wodoru z obfitymi atomami C, N, O.
Podczas gdy Hgy tatwo ulega desorpcji z powierzchni pylu, ciezkie molekuty, takie jak OH,
CH i NH, pozostaja na ziarnach i uczestnicza w dalszych reakcjach. W ten sposdéb powstaja
ysuwodornione” lody, jak NHs, CHy i HyO. Kiedy zapas wodoru atomowego si¢ wyczerpie i
Hs zaczyna dominowaé¢ w obloku, reakcje prowadzace do powstania lodéw polarnych sa mniej
czeste 1 materiatem, ktéry sie efektywnie odklada na powierzchni ziarna, jest teraz gléwnie
CO. Molekuta CO powstaje w fazie gazowej i nie jest tak czuta na wzgledna zawarto$¢ HI do
H, jak lody uwodornione.

7.2.2 Mozliwo$é istnienia ziaren z pokrywag lodowg w okolicy V838 Mon

Wystepowanie powtok lodowych na powierzchni miedzygwiazdowych ziaren pytu jest spodzie-
wane gléwnie w gestych i chtodnych obszarach obtokéw molekularnych, gdzie akrecja czastek
z fazy gazowej jest bardzo efektywna. W rzadkich osrodkach, jak miedzygwiazdowe obloki
rozmyte, takich ziaren nie powinno by¢ wiele. Sg one tatwo niszczone przez miedzygwiazdowe
pole promieniowania Galaktyki, dla ktorego takie obtoki sa przezroczyste. Proces destrukcji
lodéw nie jest natychmiastowy, a jego tempo zalezy od natezenia i widma pola promieniowania
oraz zdolnosci obloku do ekranowania si¢ przed tym promieniowaniem.
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ptaszcz apolarny

ptaszcz polarny

Rys. 25: Schematyczny model ziarna miedzygwiazdowego pokrytego powltoka lodowa z odse-
parowanymi lodami polarnymi i apolarnymi. W rzeczywistym ziarnie granica miedzy lodami
polarnymi i apolarnymi nie jest wyrazna.

Czy mozna spodziewaé sie, aby w obszarze obtoku molekularnego znajdujacego sie w po-
blizu V838 Mon, przynajmniej czes¢ ziaren zachowata plaszcze lodowe. Zgodnie z tym, co
napisano w Rozdz. 6.4.1, przyjmiemy, ze oblok ten jest pozostatoscia po fazie formowania
gromady, do ktérej nalezy V838 Mon. Jest on obecnie w trakcie procesu rozpadu powodowa-
nego promieniowaniem UV okolicznych mtodych gwiazd i polem promieniowania Galaktyki.
Co wazniejsze jednak, oblok musiat by¢ do niedawana bardzo gesty, skoro w jego obrebie
powstawaly gwiazdy. W takim gestym osrodku ziarna mialy szanse wyksztalci¢ plaszcze lo-
dowe. Zaraz po narodzinach gwiazd goracych oblok zaczal by¢ penetrowany (przynajmniej w
czedel) ich energetycznym promieniowaniem i doszlo do niszczenia pokryw lodowych ziaren.
Whplyw goracych gwiazd ma materie¢ molekularng i pytowsa w obszarze gromady przedyskutu-
jemy szczegdlowo w nastepnych rozdziatach. Na poczatek zalozymy jednak, ze przynajmniej
fragmenty obtoku moga by¢ wciaz wystarczajaco daleko od goracych gwiazd gromady lub wy-
starczajaco dobrze przestoniete, by zachowaé¢ swe ptaszcze lodowe. Otwiera to nam droge do
dyskusji problemu, czy blysk gwiazdy V838 Mon modgl czedé tej materii pylowej gwaltownie
przywrocié do fazy gazowej.

7.3 Sublimacja (desorpcja termiczna)

Jednym z efektow, jakiego mozna sie spodziewa¢ w wyniku osSwietlenia o$rodka blyskiem
V838 Mon, jest promieniste ogrzanie pytu. Zaraz po pochtonigciu promieniowania i ogrzaniu
(rozumianym tu w sensie ruchéw wibracyjnych czastek tworzacych strukture ziarna), pyl
bardzo szybko sie chtodzi, gléwnie promieniscie. Jedli wsrod ziaren znajduja sie takie, ktére
posiadaja lodowa powloke, to przy podgrzaniu pylu do odpowiednio wysokiej temperatury
moze dojs¢ do odgazowania lodéw tworzacych plaszcz lodowy. Jest to jeden z mozliwych
mechanizmoéw tzw. desorpcji termicznej czyli sublimacji. Przedyskutujemy tu, czy blysk V838
Mon mial szans¢ doprowadzi¢ do sublimacji lodu CO z powierzchni ziaren w okolicy gwiazdy.

7.3.1 Strefa sublimacji — przewidywania teoretyczne

Sprawdzimy najpierw, czy blysk gwiazdy V838 Mon byl w stanie wywotaé sublimacje ter-
miczna lodu CO na odlegtosciach, na ktorych spodziewamy sie wystepowania pytu w okolicy
gwiazdy. Niech L) jest rozktadem mocy promieniowania catego btysku. Promieniowanie wy-
buchu jest pochtaniane przez ziarna, co prowadzi do podgrzania pytlu. Nastepuje po tym
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szybkie chlodzenie, ktore w ogdlnosci moze odbywaé sie poprzez kilka proceséw. Dalej za-
ktada¢ bedziemy jednak, ze pyl chlodzi si¢ wytacznie promieniscie, tj. ze cala zaabsorbowana
energia jest wypromieniowywana (ale patrz dyskusja w Rozdz. 7.3.2). Dla odpowiednio duzych
ziaren i silnego pola promieniowania spodziewane jest wytworzenie pewnej sytuacji réwnowa-
gowe] w energetyce pytu i mozna wtedy zdefiniowaé $rednia temperature ziarna (np. Draine
2003b). Kiedy drobiny sa bardzo male (i tym samym maja bardzo maly przekrdj czynny na
absorpcje fotonu) lub pole promieniowania jest bardzo stabe, to czas pomiedzy kolejnymi ab-
sorpcjami fotonu moze znacznie przekraczaé¢ skale czasowe chlodzenia i trudno wtedy méwié
o jakiejkolwiek charakterystycznej temperaturze ziarna (grzanie dla tak malych drobin ma
charakter procesu stochastycznego) (Draine & Li 2001). Ocenia sie, ze w przypadku $redniego
miedzygwiazdowego pola promieniowania (ang. interstellar radiation field, ISRF) sytuacja
réwnowagowa powinna wytworzy¢ sie dla ziaren wielkosci a 2 0.02 pm. Jak sie dalej okaze,
istotne dla naszych rozwazan beda ziarna znacznie wigksze niz owo graniczne 0.02 pym; réwniez
spodziewane pole promieniowania blysku jest silniejsze niz ISRF (patrz dalej). Mozna wiec
bezpiecznie zatozy¢, ze w ciagu trwania trzymiesiecznego btysku V838 Mon ziarna osiagnety
pewien stan rownowagowy z promieniowaniem i mozna dla nich zdefiniowaé $rednia tempera-
ture. Dla ziarna wielkosci a znajdujacego sie w odleglosci r od Zrédta blysku, mozna wtedy
zapisa¢ nastepujace réwnanie bilansu (np. Laor & Draine 1993)

(m®) [ Qubnla. N 25 expl-ma ()] dA = (470%) [ Qun(a NmBA(Ta)dh. (28)

Lewa strona réwnania (28) odpowiada procesowi grzania poprzez absorpcje promieniowania
powierzchnig réwna geometrycznemu przekrojowi ziarna, natomiast prawa strona odpowiada
procesowi chlodzenia wylacznie poprzez emisje (cala powierzchnia ziarna). Czlon tlumiacy
postaci exp[—7,(r)] odpowiada za ekstynkcje od pytu, ktéry ma grubosé optyczna 7 i lezy po-
miedzy gwiazda a rozwazanym ziarnem; dla uproszczenia w dalszych rachunkach zaniedbamy
efekt ekstynkcji. By(Tq) jest jak zwykle funkcja Plancka, ktéra odpowiada promieniowaniu
termicznemu pylu majacego temperature Ty

2hc? 1
Ao exp(he/AkTy) — 17

By\(Ty) = (29)

gdzie h, c i k sa odpowiednio stala Plancka, predkoscia swiatla i stala Boltzmanna. Wielkosci
Qabs 1 Qem sa wspdlezynnikami wydajnosci na, odpowiednio, absorpcje oraz emisje. Zgodnie
z prawem Kirchhoffa te dwa wspotczynniki dla danej dhugosci fali powinny by¢ identyczne,
Qabs = Qem- Zaniedbujac ekstynkcje i upraszczajac wyrazy mozemy réwnanie (28) przepisaé
jako

/ Qus(0:X) 12 dA = 4 / Quns(@, \)Bx(T) dA. (30)

Przy znanym rozkladzie mocy blysku rozwigzanie powyzszego réwnania wiaze sie z okre-
$leniem wartos$ci wspotczynnika wydajnosci na absorpcje Qaps. Dla pojedynczego ziarna o
okreslonej wielkosci i znanym sktadzie chemicznym wspotczynnik ten, podobnie jak inne wila-
snosci optyczne pytu, mozna policzy¢ dysponujac zespolona funkcja dielektryczna materiatu.
Niestety, wartosci wspétezynnika Q,ps nie sa tatwo dostepne w literaturze dla interesujacych
nas ziaren z otoczka lodowa (ale patrz Greenberg 1971). Z braku odpowiednich danych o wla-
snosciach optycznych pytu pokrytego lodem, w dalszej czedci naszego wywodu zalozymy, ze
efektywnosci na absorpcje ziaren lodowych sa identyczne z tymi dla pytu krzemianowego.

By uproscié¢ obliczenia, postuzymy sie dalej plankowsko-usredniong emisyjnoscig pytu, tak
jak zostala ona zdefiniowana w Draine & Lee (1984)

f(]oo Qabs(a, A)B)\ (Td) d\

P —
<Q (G,Td)> - fooo B)\(Td) A\
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gdzie w przeksztalceniu wpisano jawng postaé¢ funkeji Plancka i skorzystano z prawa Stefana-
Boltzmanna

/0 - BA(Ty)d\ = 0T} /7 (32)

ze stala 0 = (2m°k?)/(15¢2h3). Mozemy teraz réwnanie (30) przepisaé w uproszczonej postaci

/O ~ Qunsla, )\)% A = (QF (a, Ty))Aro T, (33)

Lewga strone powyzszego réwnania uproscimy wprowadzajac niezalezny od dtugoéci fali wspét-
czynnik wydajnosci na absorpcje, usredniony zgodnie z przebiegiem widma gwiazdy

_ Jo Qabs(a, X)Ly dA

* 34
Mozemy wtedy ostatecznie zapisa¢ rownanie jawnie niezalezne od dlugosci fali
. L
(Q*(a))—5 = 4moTH(Q" (a, Ta)), (35)
wr
co z kolei daje
v @) 1"
a
(36)

~ | 160m2THQF (a, Ty))

Podstawiajac za Ty temperature sublimacji lodu CO, dostaniemy odlegtos¢ od gwiazdy, do
ktorej mogto zajs¢ zjawisko desorpcji termicznej. Wielkos¢ te bedziemy dalej nazywali promie-
niem sublimacji. W ogbélnosci temperatura sublimacji lodu danej substancji zalezy od ilosci
mono-czasteczkowych warstewek lodu na powierzchni ziarna. W przypadku mieszanin lodow,
z ktérymi najpewniej mamy do czynienia w rzeczywistych powlokach lodowych pyléw mie-
dzygwiazdowych, temperatura sublimacji silnie zalezy tez od wzglednych stosunkéw obfitosci
roznych lodow tworzacych powtoke. Dla czystego lodu CO przewidywana temperatura sub-
limacji monowarstwy w warunkach osrodka miedzygwiazdowego wynosi Ty, ~ 16 K (dla
warunkéw laboratoryjnych zmierzono Ty, = 25 K) (Langer et al. 2000, i wymienione tam
referencje). Mimo charakterystycznej stratyfikacji ptaszczy lodowych (opisanej Rozdz. 7.2.1),
jest bardzo malo prawdopodobne, by rzeczywiste ziarna miedzygwiazdowe posiadaly czysty
16d CO na swej powierzchni — jest on najpewniej zanieczyszczony innymi, mniej lotnymi lo-
dami, przede wszystkim HoO i COs. W przypadku mieszaniny lodu CO z bardzo obfitym
lodem wodnym, efektywna temperatura sublimacji ptaszcza bedzie wyzsza. Dzieje sie tak dla-
tego, poniewaz czysty 16d HoO sublimuje w warunkach o$rodka miedzygwiazdowego dopiero
w temperaturze ~90 K (w warunkach laboratoryjnych uzyskano Ty, ~ 150 K) (Langer et
al. 2000, i wymienione tam referencje). Dla mieszaniny CO-H30 o stosunku ilosciowym 1:2
okreslono temperature sublimacji na Ty, = 25 K (Langer et al. 2000, i wymienione tam re-
ferencje). By zachowaé ogdlnosé naszych rachunkéw, w dalszej czesci pracy rozwazymy dwie
mozliwe temperatury sublimacji, tj. 16 K i 25 K, jako pewne wartosci graniczne, w ramach
ktorych 16d moze ulegaé¢ sublimacji.

Jedli przyjaé teraz, ze catkowita moc promieniowania blysku wynosita L = 105 L (Ty-
lenda 2005), a temperatura pylu osiagnela temperature sublimacji Tg = Tyup, to wstawiajac
wartosci liczbowe do réwnania (36) dostajemy wyrazenie na promien strefy sublimacji; dla
Tsup = 16 K

(Q(a))

1/2
Teub = 0.84 [W] pc. (37)
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Tabela 16: Srednie emisyjnosci i absorpeyjnosci pylu krzemianowego dla ziaren o wybranych
rozmiarach (na podstawie Draine & Lee 1984 oraz Laor & Draine 1993). Szczegdly w tekscie.

apm]  (QMVex  (QF)ask  (Q%)skk  {(QF)7k
002 6.4-107% 1.7-100% 85-1073 1.4-102
0.10 32-100* 83-107* 6.8-1072 1.5-10!
1.00 3.2-10% 84-107% 7.7-1071 86-1071

Analogiczne wyrazenie dla Ty, = 25 K daje czynnik przed nawiasem wielkoéci 0.34.

Wzér (37) mozna sprowadzi¢ do stwierdzenia, ze wielkos¢ strefy sublimacji zalezy od sto-
sunku, w jakim pozostaja wlasnos$ci optyczne pylu w zakresie, gdzie promieniowanie jest
pochtaniane, do wlasnoéci w zakresie, w jakim jest ono reemitowane. Dla ciatla doskonale
czarnego emisyjnos¢ nie zmienia sie z dlugoscia fali, ale dla rzeczywistego absorbera funkcja
emisyjnosci potrafi by¢ bardzo zltozona. W naszym przypadku wazny jest stosunek wlasno-
$ci absorpcyjnych pytu w okolicach maksimum rozkladu widmowego btysku, czyli w okoli-
cach A=0.5 pm (Rys. 27), do emisyjnosci w zakresie dalekiej podczerwieni (ang. far infra-
red, FIR). Z prawa przesunie¢ Wiena mamy bowiem, ze maksimum emisyjno$ci wypada na
Amax(Ta = 16 K) = 181 pm i A\pax(Ty = 25 K) = 116 pm.

W osrodku miedzygwiazdowym mamy do czynienia z pewnym rozktadem wielkosci ziaren.
Uwzglednienie populacji ziaren o réznych wielkosciach nie jest trudne pod wzgledem oblicze-
niowym (nalezy rozwiaza¢ uklad réwnan analogicznych do znalezionego powyzej), ale jesli
chcie¢ uwzgledni¢ wlasnoéci optyczne oddzielnie dla kazdego rozmiaru ziaren, zadanie staje
sie bardzo pracochtonne. Pozostaniemy przy wygodnym uproszczeniu pojedynczego rozmiaru
ziaren wybierajac najbardziej reprezentacyjne wartosci na a. Rozpatrzymy ziarna wielkosci
a = 0.1 um, ktére daja najwiekszy przyczynek do ekstynkcji miedzygwiazdowej (np. Whittet
2003). Warto zaznaczy¢ wyraznie, ze jest to rozmiar charakterystyczny dla mieszaniny réznych
ziaren, zaréwno takich z pokrywa lodowa, jak i ,nagich” ziaren krzemianowych i weglowych.
Jesli chodzi wylacznie o ziarna typu jadro-powloka lodowa, to w np. pracy Greenberg (1971)
ocenia sig, ze charakterystyczny rozmiar jgder takich ziaren to a. ~ 0.005 pm, natomiast
powloka jest wielkosci a,, ~ 0.1 — 0.2 um, czyli cale ziarno jest niewiele wigksze od wskaza-
nego wyzej ,klasycznego” rozmiaru. W gestych obszarach molekularnych, jak centra ciemnych
oblokoéw czy jadra protogwiazdowe, ziarna moga by¢ juz bardzo duze, ze wzgledu na bardzo
efektywna akrecje czastek z fazy gazowej, procesy koagulacji i brak czynnikéw niszczacych pyt.
W wypadku tak gestych o$rodkow ocenia sie, ze mozliwe jest powstawanie pytow wigkszych
niz kilka pum. Dla ogdélnosci rozwazan w dalszej analizie, oprocz ,standardowego” rozmiaru
ziaren wielkosci 0.1 pum wezmiemy tez pod uwage obecnosé ziaren duzych reprezentowanych
przez a=1 pm. Bedzie to raczej gérne ograniczenie na rozmiary pytu anizeli typowa wartosé,
ale pozwoli przesledzié¢ zalezno$¢ naszych obliczen od zatozonej wielkosci pyltu. Z tego samego
powodu rozwazymy tez ziarna bardzo mate. Jako ze dla ziaren mniejszych niz 0.02 pm grzanie
ma charakter stochastyczny, najnizsza wartoscig warta rozwazenia w ramach naszego modelu
promieniowania pytu jest a = 0.02 pm.

Wartosci wspolezynnika Qups(a, A) oraz plankowsko-usrednione emisyjnosci dla krzemia-
néw wezmiemy ze strony internetowej B. Draine’a!?. Zastosujemy wyniki obliczen tego autora
dla modelu ,astro-krzemianéw” (ang. astronomical silicates) o sferycznym ksztalcie (wer-
sja plikéw Sil 81 i planck_Sil z 1993 roku). Uzyte dalej w naszym wywodzie warto$ci na
plankowsko-usrednione wspélczynniki emisyjnosci dla temperatur 16 K i 25 K znajduja sie w
Tabeli 16. Generalnie, wartosci tych wspotezynnikéw rosna ze wzrostem temperatury (tak, ze
(QF)/a ~ T?) lub wielkoscia ziaren (dla ustalonej temperatury (QF) ~ a). Przebieg wartosci
nieusrednionych wspotczynnikow w zakresie spodziewanej emisji pytu pokazano na Rys. 26.

2http://www.astro.princeton.edu/~draine/dust /dust.diel.html
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Rys. 26: Przebieg wspotczynnikéw emisji dla sferycznych ziaren krzemianowych. Pionowymi
liniami wyszczeg6lniono (w przyblizeniu) zakres, w ktérym spodziewana jest znaczaca emisja
pytu dla ziaren o temperaturze 16-25 K. Szczegoly w tekscie.

Zaznaczono tam przyblizony zakres, dla ktorego spodziewana jest najsilniejsza emisja ter-
miczna pylu.

Aby obliczyé wartosci wspdlezynnika (Q*) (patrz réwnanie (34)), wymagana jest znajo-
mos¢ rozkltadu mocy blysku, albo charakterystyczne dla wybuchu widmo gwiazdy. Do usred-
nienia wspétezynnika absorpcji uzyjemy widma syntetycznego z bazy danych POLLUX'3 (Pa-
lacios et al. 2010) dla parametréw Tog = 5000 K i log g = 0.0. Wybrana temperature mozna
uwazaé za reprezentacyjna dla widma gwiazdy obserwowanego w trakcie wybuchu (poréwnaj
z Tylenda 2005). Zauwazmy jednak, ze w trakcie gléwnego piku na krzywej blasku V838 Mon,
temperatura gwiazdy siggata nawet 7000 K. By zbadaé¢ wplyw ksztaltu widma btysku na wiel-
kos¢ strefy sublimacji, postanowiliSmy policzy¢ srednie wspotczynniki absorpeji réwniez dla
widma o Tog = 7000 K i log g = 3.5 (model o najnizszej grawitacji w bazie POLLUX dla ta-
kiej temperatury). Ksztalt widm syntetycznych wraz z przebiegiem wspolczynnika absorpcji
dla trzech rozmiaréw sferycznych ziaren krzemianowych prezentowane sa na Rys. 27 (dane
pochodza ze strony internetowej B. Draine’a). Na podstawie tych danych obliczono $rednie
wspdélezynniki absorpcji zgodnie ze wzorem (34). Ograniczono sie przy tym do catkowania w
zakresie dtugosci fali 0.167 pm< A < 3 pum, na ktéry przypada niemal catkowity strumien
blysku. Obliczone wartosci wspdtczynnikéw (Q*) dla dwédch wybranych widm znajduja sie w
Tabeli 16. Jak widaé, réznica miedzy wartosciami wspoétczynnikéw dla réznych temperatur
blysku nie jest duza'®.

Majac okreslone wartosci érednich wspétezynnikéw mozemy wreszcie obliczyé promienie
sublimacji dla wybranych zestawow parametrow. Wyniki takich obliczen zebrano w Tabeli 17.
Spodziewany promienien sublimacji wynosi 10-18 pc, jesli 16d sublimuje w 16 K, lub 2-5 pc,
jesli temperatura sublimacji jest blizsza 25 K. Zanim dokonamy bardziej szczegdtowej inter-
pretacji uzyskanych wynikéw, przedyskutujemy najpierw niepewnosci, jakimi sa obarczone.

Yhttp://pollux.graal. univ-montp2.fr
Okazuje sig, ze mozna bylo uzyskaé érednie wspétezynniki (Q*) duzo ltatwicj; sa one bowiem bliskie
plankowsko-usrednionym wspétczynnikom temperatur z tabel Draine’a dla 5000 K i 7000 K .
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Rys. 27: Przebieg wspotczynnikow efektywnosci na absorpcje dla sferycznych ziaren krze-
mianowych w zakresie istotnym dla absorpcji promieniowania btysku. Na rysunku pokazano
ksztalt widm syntetycznych dla temperatur efektywnych 5000 K i 7000 K (skala rzednych dla
tych dwoch wykreséw jest rozna).

Tabela 17: Promien strefy sublimacji policzony dla réznych rozmiaréw ziaren, temperatur
sublimacji i widma blysku. Szczegdlty w tekscie.

a [Mm] Tsub [K] Tofr [K] T'sub [pc]
0.02 16 5000 9.7
0.02 16 7000 12.4
0.02 25 5000 24
0.02 25 7000 3.1
0.10 16 5000 12.2
0.10 16 7000 18.2
0.10 25 5000 3.1
0.10 25 7000 4.6
1.00 16 5000 13.0
1.00 16 7000 13.8
1.00 25 5000 3.3
1.00 25 7000 3.4
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7.3.2 Dyskusja niepewnoSci

Otrzymane wartosci na promien sublimacji uzyskano poprzez dokonanie wielu upraszczajacych
zatozen. Stosowalnosé tych zatozen oraz zrodta potencjalnych bledéw dyskutowane sa ponizej.

Zalozenia, co do bilansu proceséw grzania i chltodzenia

Jak juz to sygnalizowano, zapisujac réwnanie bilansu nie uwzgledniliSmy szeregu proceséw
chltodzenia i zalozyliSmy, ze pyl chlodzi si¢ wylacznie promieniscie. Zwréémy jednak uwage, ze
w szczegblnosci sama sublimacja jest procesem chlodzenia, i to bardzo efektywnym dla tempe-
ratur pylu znaczaco przekraczajacych punkt sublimacji. Zaniedbalidmy tez inne mechanizmy
chlodzenia, takie jak zderzenia pylu z gazem, formacje molekul w obrebie ziarna (fotolize i
inne procesy chemiczne), czy wybuchowa fotodesorpcje (patrz Rozdz. 7.4.2). Wiekszosé z tych
proceséw ma znacznie dluzsze skale czasowe niz chlodzenie promieniste, dla ktérego charakte-
rystyczna skala chtodzenia w rozpatrywanych temperaturach jest rzedu 0.01 s (Draine 1985).
Laboratoryjnie stwierdzono, ze chlodzenie czystego lodu CO poprzez sublimacje odbywa sie
na skalach czasowych rzedu godzin w temperaturze ~24 K (Sandford & Allamandola 1988);
takie same skale czasowe okre$lono dla sublimacji mieszanki lodéw w temperaturze ~25 K
(Schmitt et al. 1987).

Sublimacja zdaje si¢ by¢ drugim co do waznosci procesem chlodzenia (po chtodzeniu pro-
mienistym), szczegélnie istotnym w poblizu gwiazdy, gdzie temperatura pytu znacznie przekra-
cza Ty Efektywnosé chtodzenia poprzez sublimacje jest eksponencjalng funkcja temperatury
i tylko ponizej temperatury sublimacji proces jest nieistotny (por. Schutte & Greenberg 1991).
Nie powinno to mieé¢ jednak wickszego znaczenia dla uzyskanych wartodci na rgp,. Strefe sub-
limacji mozemy bowiem zdefiniowaé jako obszar wokél gwiazdy ograniczony powierzchnia,

gdzie wlasnie chtodzenie tym procesem jest juz nieistotne!®.

WtasnoSci optyczne pytu

Inny problem to niepewnosci zwiazane z uzytymi wtasnosciami optycznymi pytu. Jak mozna
wywnioskowaé z pracy Greenberg (1971), wlasnosci optyczne lodéw sa bardzo zblizone do
wlasnosci optycznych krzemianéw. Najwigksza réznica w przebiegu wspélezynnika emisji dla
tych dwoch substancji ma miejsce w posredniej i dalekiej podczerwieni: krzemiany maja duza
efektywnos¢ na emisje w zakresie 10-14 pym, podczas gdy dla lodow wazne sa pasma w szerokim
zakresie 3-100 um (Greenberg 1971). Réznica ta nie ma wigkszego wplywu na wyniki naszych
rachunkéw, bo nie sa to zakresy istotne dla grzania/chlodzenia pylu w rozwazanych przez
nas temperaturach. Dodatkowo, odnalezé mozna w literaturze prace (np. Greenberg 1971;
Leung 1975; II'in 1986), w ktorych pokazano, ze wlasnosci optyczne ziaren krzemianowych nie
zmieniaja sie istotnie, jesli dodaé¢ do nich pokrywe lodowa.

W naszych wczesniejszych rozwazaniach nie wzieliémy pod uwage, ze w osrodku miedzy-
gwiazdowym znajduje sie populacja ziaren opartych na weglu (grafit, SiC, PAH). Pyl tego
typu ma wlasnosci optyczne znaczaco rézne od dielektrycznych krzemiandéw i lodow. Nas
ciekawi, jakie sa wlasnodci takiego pytu, jesli wyksztatci powtoki lodowe. Okazuje sie, ze spo-
dziewania grubo$¢ pokrywy lodowej jest zazwyczaj wystarczajaco duza, by to wlasnosci lodu

5Warto w tym miejscu zasygnalizowaé jeszcze inny problem. Jak opisano to w Rozdz. 7.2.1, ziarna lodowe
posiadaja charakterystyczna budowe typu jadro—ptaszcz lodowy, z odseparowanymi lodami lotnymi i polarnymi.
Taka budowa ma duzy wplyw na przebieg procesu chtodzenia ziarna. Przy temperaturach wiekszych niz Tgup
zewnetrzna powloka plaszcza lodowego o duzej zawartosci lodéw lotnych chlodzi¢ sie moze dwoma efektywnymi
kanatami, tj. poprzez sublimacje i promieniscie, podczas gdy jadro ziarna moze chtodzi¢ si¢ jedynie promieniscie.
(Przy bardzo wysokiej temperaturze, kiedy drgania molekul wewnatrz ziarna staja si¢ silne, moze dojsé¢ do
,sublimacji” z wewnetrznych warstw, co z kolei moze prowadzi¢ do rozerwania ziarna.) W obrebie ziarna
istnieje obszar graniczny definiujacy warstwy chtodzone tylko przez emisj¢ promieniowania i poprzez sublimacje
wspomagang chtodzeniem promienistym. Temperature tego granicznego obszaru Schutte & Greenberg (1991)
oceniaja na 26 K (dla czystego lodu CO), co mozna utozsamié z temperatura sublimacji lodu CO.
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zdominowaly wtasnosci optyczne calego ziarna. Widaé to szczegdlnie w przypadku ziaren gra-
fitowych, gdzie obecnosé¢ powtoki lodowej powoduje, ze ich wtasnosci optyczne zblizaja sie
do tych charakterystycznych dla ziaren krzemianowych/lodowych (Greenberg 1971). Mozna
stwierdzi¢ wiec, ze zastosowane przez nas wspolczynniki wydajnosci powinny dawaé dobre
oszacowanie na wielko$¢ strefy sublimacji, nawet je$li w oérodku znajduje sie populacja ziaren
opartych na weglu.

Ekstynkcja

Zaniedbanie ekstynkcji moze sprawié, ze otrzymane wyniki na rgp, sa zawyzone. Z obser-
wacji radiowych obloku CO otrzymalidémy, ze catkowita ekstynkcja obtoku molekularnego
wynosi Ay=0.9 mag, podczas gdy w kierunku pozycji gwiazdy materia molekularna daje
Ay ~0.03 mag (Rozdz. 5.3.3) (ograniczamy sie tu do pasma V, bo maksimum promienio-
wania blysku jest w okolicach A=0.5um). Pierwsza z tych wartodci jest zdecydowanie tylko
gérnym ograniczeniem na rzeczywista ekstynkcje, jaka nalezalo by uwzgledni¢ w réwnaniu bi-
lansu zapisanego dla epok, w ktorych blysk jeszcze nie zdotal spenetrowaé catego obtoku CO.
Dla znalezionej wartosci Ay dostajemy, ze ostabienie promieniowania gwiazdy wynosi co naj-
wyzej exp(—7y) = 107044V = 0.4, co przeklada si¢ na blad wzgledny obliczonego promienia
sublimacji wielkosci v/0.4 ~70%. Nie jest to efekt, ktérego zaniedbanie znaczaco zmieniatoby
sens naszych wywodéw. Moze on jednak mieé znaczenie dla symetrii samego zjawiska, jesli
geste obszary z pylem sa roztozone niejednorodnie wzgledem gwiazdy:.

7.3.3 Obecno$é gwiazd goracych w okolicy obtoku

Dla naszych rozwazan istotna wydaje si¢ obecno$¢ w okolicy obloku towarzysza typu B3V
oraz innych gwiazd wczesnych typéw wchodzacych w sktad lokalnej gromady (Afsar & Bond
2007). Czy samo juz promieniowanie okolicznych goracych gwiazd jest w stanie rozgrzaé pyl
powyzej temperatury sublimacji? Jesli tak jest, to czes¢ lodu moglta juz ulec odparowaniu z
powierzchni ziaren i btysk nie spowodowaltby znaczacego wzbogacenia fazy gazowej w molekute
CO. Cho¢ calkowita moc promieniowania pojedynczej gwiazdy typu B3V jest rzedu 103 L,
czyli trzy rzedy wielkosci mniej niz catkowita moc promieniowania blysku V838 Mon, to
jednak duza wartos¢ wspdlezynnika wydajnosci absorpcji w zakresie krétkofalowym (patrz
Rys. 27) moze sprawié, ze wplyw goracych gwiazd na charakterystyke termiczna pylu nie jest
zaniedbywalny. Maksimum natezenia promieniowania gwiazdy typu widmowego B3V (Tog ~
18000 K) wypada na okoto 1000 A. Na Rys. 27 widaé, ze w zakresie tym wspolczynnik
Qaps dla typowych i matych ziaren jest kilkukrotnie wigkszy niz w zakresie optycznym. W
Tabeli 18 zebrano wartoéci uérednionych wspdétczynnikéw efektywnosci na absorpcje dla trzech
rozmiaréw ziaren i syntetycznego widma gwiazdy o temperaturze efektywnej 18000 K ilogg =
4.0. Widmo to wzieto z siatki BSTAR2006'¢ wygenerowanej dla modeli atmosfer projektu
TLUSTY (Lanz & Hubeny 2007). Wspélezynnik efektywnosci usredniono w zakresie 0.09-
1 pm. Odpowiednie promienie sublimacji dla Tg,, = 16 K i 25 K znajduja sie réwniez w
Tabeli 18. Wyniki te uzyskano dla Lgzy = 2-103 L. Jak widaé, dla standardowego rozmiaru
ziaren, pojedyncza gwiazda B3V moze odparowaé 16d CO nawet do odlegtoséci okoto 2 pc,
przy czym bardziej realistyczna wydaje si¢ wartosé¢ 0.5 pc.

Uzyskany powyzej wynik wydaje si¢ ciekawy w kontekscie problemu istnienia wewnetrz-
nej dziury w echu V838 Mon, widocznej wyraznie na wczesnych obrazach optycznych z HST
(patrz Rys. 9). Na obecnosé tej struktury po raz pierwszy zwréocono uwage w Tylenda (2004),
gdzie zinterpretowano ja jako faktyczny brak materii pytowej w okolicach gwiazdy. Jak mozna
zobaczy¢ na Rys. 9, jest ona wyrazZnie asymetryczna wzgledem uktadu V838 Mon (poza pierw-
szymi obserwacjami HST do maja 2002, gdzie byla niemal kolowa): jej rozmiary w kierunku

Yhttp://nova.astro.umd.edu/Tlusty2002/tlusty-frames-BS06.html
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Tabela 18: Srednie absorpcyjnoéci pylu krzemianowego dla ziaren o wybranych rozmiarach
oraz odpowiadajace im promienie sublimacji dla promieniowania gwiazdy B3V (wlasnosci
optyczne pylu na podstawie Draine & Lee 1984 oraz Laor & Draine 1993). Szczegély w
tekscie.

a [pm]  (Q)B3v  Tsub(16K) [pe]  75un(25K) [pc]

0.02 0.58 3.6 0.9
0.10 0.87 2.0 0.5
1.00 0.92 0.6 0.2

poludniowo-wschodnim to 0.1-0.2 pc i co najmniej 10 razy wiecej w kierunku przeciwnym. Ist-
nienie dziury wyjasniono w Tylenda et al. (2005), jako efekt oddzialywania wiatréw gwiazdo-
wych progenitora V838 Mon i gwiazdy B3 V na okoliczny osrodek. Uktad dwdch gwiazd typow
B3-4V obdarzonych szybkimi wiatrami mial w zaproponowanej tam interpretacji efektyw-
nie ,2wywiewa¢” pyl z najblizszej okolicy uktadu. Asymetrie ,dziury” wyjasniono w Tylenda
(2004) oraz Tylenda et al. (2005) jako efekt propagacji ukladu poprzez osrodek pyltowy, co
mialoby powodowaé¢ powstanie charakterystycznej struktury szoku uderzeniowego (ang. bow
shock): obszary, gdzie dziura ma minimalne rozmiary odpowiadalyby kierunkowi, gdzie wiatry
oraz materia oérodka zderzaja si¢ z najwigksza predkoscia (predkosé wiatréow powiekszona o
predkosé ukladu wzgledem osrodka).

W zwiazku z uzyskanymi powyzej wynikami, mozemy zaproponowaé¢ inne wyjasnienie
istnienia dziury w rozkltadzie pytu, stwierdzajac, ze dziura jest obszarem, gdzie doszto do sub-
limacji lodéw pod wplywem promieniowania gwiazd ukladu podwdjnego. Sublimacja mogta
zupelnie zniszczy¢ pyl, albo tylko pozbawié¢ go plaszczy lodowych zmieniajac w konsekwen-
cji wlasno$ci optyczne ziaren!'”. Poréwnanie wlasnoéci rozpraszajacych drobin o rozmiarach
0.1 pm i 0.02 pm znajduje si¢ na Rys. 5 i Rys. 6. Ziarna wyraznie réznia sie charakterystyka
kierunkows rozpraszania Swiatta widzialnego, przy czym ziarna male rozpraszaja bardziej
izotropowo. Przy malych katach rozpraszania, ktore charakteryzowaly obszary widoczne na
pierwszych obrazach echa i obszary dziury, male ziarna beda stabiej rozpraszaly swiatto do
przodu niz ziarna duze. Jeszcze bardziej drastyczne sa réznice w wartosciach wspoétczynni-
kéw Qsca dla ziaren malych i duzych. Jak wida¢ na Rys. 5, dla promieniowania powyzej
A =0.2 pm mate ziarna o rozmiarach ¢ = 0.02 pm maja wspoétczynniki rozpraszania niemal
~3 rzedy wielkodci mniejsze niz standardowe ziarna, ktore utozsamiamy tu z ziarnami pokry-
tymi lodem; np. dla A=0.5 um warto$¢ wspotczynnika Qg dla ziaren wielkosci a=0.1 pm
jest 530 razy wicksza niz dla ziaren o rozmiarach a=0.02 pm. ,Dziura” wobec tego moze
wiazaé si¢ z obszarami, gdzie doszto tylko do odparowania ptaszczy lodowych i nie jest ko-
nieczne calkowite zniszczenie ziaren, by obserwowaé obszary pustek w obrebie echa. Zwrdémy
uwage, ze takie niszczenie ziaren jest jednak mozliwe, nawet w niskich temperaturach, po-
przez gwaltowna sublimacje (po ang. zjawisko czasem sie nazywa terminem sputtering) (np.
D’Hendecourt et al. 1982) i moze by¢ dodatkowo wspomagane procesem wybuchowej fotode-
sorpcji (patrz Rozdz. 7.4.2). Fizyczne rozmiary ,dziury” sa co do rzedu wielkosci zgodne z
naszymi przewidywaniami wielko$ci obszaru sublimacji, co czyni zaproponowany mechanizm
dobrym kandydatem na wyjasnienie istnienia ,dziury”. Zauwazy¢ jednak trzeba, ze trudno
sublimacja wyjasni¢ tak duza jej asymetrie. Pewna asymetria moze powstawa¢ w wyniku pier-
wotnych niejednorodnosci w rozktadzie pylu otaczajacego gwiazdy, jednak efekty ekstynkcji
powinny by¢ bardzo male na tak matych skalach przestrzennych.

" Innym procesem, do ktérego mogto dojéé w bezposrednim sasiedztwie uktadu podwdjnego, jest wyzarzanie
(ang. annealing) materiatu ziaren pytowych promieniowaniem UV gwiazd. Wyzarzanie polega na przemianie
amorficznych form pytéw (krzemianéw, zwiazkéw wegla lub lodéw) w odpowiednie formy krystaliczne. Proces
ten moze prowadzi¢ do zmian wlasnosci optycznych drobin, ale trudno go wlaczy¢ do naszej analizy z uwagi
na brak odpowiednich danych dla pyléw krystalicznych.
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Przedyskutujemy teraz wplyw innych goracych gwiazd na materie pylowa echa. Afsar
& Bond (2007) zidentyfikowali trzy gorace gwiazdy poza ukladem V838 Mon, ktére maja
typy widmowe B3V, B4V i B6V. Spodziewany promien sublimacji dla najchtodniejszej z
tych gwiazd (L = 500 L) jest okolo 2 razy mniejszy niz obliczony dla B3V. Odlegtosci
katowe tych gwiazd od V838 Mon wynosza odpowiednio 2279, 42”6 i 10”0, co na 6 kpc daje
rzutowane separacje odpowiednio 0.6, 1.2 i 0.3 pc. Polozone sa one w kierunku wschodnim i
poludniowo-wschodnim od pozycji V838 Mon (patrz Rys. 22), wiec ich rzeczywiste odlegtosci
od obtoku CO moga by¢é jeszcze wieksze. Z poréwnania promieni sublimacji i rzutowanych
odleglosci od V838 Mon, ktoére traktowaé mozna jako odlegtosci minimalne (prawdziwe, gdyby
gwiazdy i oblok znajdowaly sie na identycznej odleglosci radialnej), jasno wynika, Ze te gorace
gwiazdy sa zbyt stabe, by efektywnie sublimowad 16d z powierzchni ziaren w obrebie gtéwnego
obszaru obtoku molekularnego; jednakze, podobnie jak goracy towarzysz V838 Mon, moga one
mie¢ wplyw na obserwowana morfologie echa powodujac ,dziury” w rozkladzie jego jasnosci.
W tym przypadku nie ma jednak pewnosci, czy gwiazdy leza w plaszczyznie, ktéra mogty
przeciaé¢ paraboloidy echa. Analiza dostepnych pojedynczych obrazéw nie zdradza zadnego
(ewidentnego) przypadku tego typu, ale dopiero po odtworzeniu rozkladu materii pylowej
w trzech wymiarach dla szerokiego przedziatlu czasowego, bedzie mozna ten problem zbadaé
doktadnie;j.

7.4 Fotodesorpcja i desorpcja chemiczna

Sublimacja nie jest jedynym procesem desorpcji, ktéry moze przywracaé czasteczki z fazy
stalej do gazowej pod wplywem promieniowania. Wazna astroficznie klasg tego typu sa procesy
fotodesorpcji.

Fotodesorpcja jest procesem uwalniania czastek ze stalej powierzchni do fazy gazowej pod
wplywem fotonu (wiekszo$é proceséw fotodesorpcji o znaczeniu astrofizycznym ma charak-
ter jednofotonowy). Pojeciem zwyklej lub bezposredniej fotodesorpeji bedziemy dalej nazywaé
proces, w ktérym padajacy na ziarno foton pozwala czasteczce przerwaé wiazanie taczace ja
z ziarnem. Absorpcji fotonu moze towarzyszy¢ uwolnienie zmagazynowanej na ziarnie energii
chemicznej, ktéra nadaje procesowi desorpcji charakter wybuchowy. Takie procesy bedziemy
dalej nazywali fotodesorpcjg wybuchowqg lub chemiczng.

Nalezy wyraznie rozrézni¢ procesy fotodesorpcji, ktore generalnie w swej naturze nie sa
procesami termicznymi, od desorpcji termicznej czyli sublimacji (patrz Rozdz. 7.3). Tym,
co odréznia sublimacje jest fakt, ze energia zaabsorbowanego promieniowania przekazywana
jest na podgrzanie duzej czesci lub catosci ziarna. W przypadku fotodesorpcji, proces ode-
rwania czastki nastepuje zanim fotoprodukty beda mialy szanse ulec termalizacji wewnatrz
ziarna. Procesy fotodesorpcji moga wiec zachodzi¢ przy temperaturach znacznie nizszych niz
temperatury sublimacji lodéw.

7.4.1 Bezposrednia fotodesorpcja

Ostatnie lata przyniosty odkrycie, ze fotodesorpcja to bardzo wazny dla astrofizyki proces,
niestusznie zaniedbywany do tej pory w studiach nad materia pytowa i jej wplywem na faze
gazowg, o$rodkow molekularnych ((")berg et al. 2007; Hersant et al. 2009; Dominik et al. 2005).
Wiaczenie fotodesorpcji do zespotu procesow rzadzacych fizyka dyskow przy-gwiazdowych i
obltokéw molekularnych pozwolilo rozwiazaé ktopotliwy problem nadobfitosci szeregu molekut
w fazie gazowej. W niniejszym rozdziale sprawdzimy, czy bezposrednia fotodesorpcja mogta
na skutek blysku uwolni¢ mierzalne ilosci molekuty CO z powlok lodowych pytu znajdujacego
sie w okolicach V838 Mon. Wczesniej jednak postaramy sie scharakteryzowaé sam proces
bezposredniej fotodesorpcji.

Mechanizm fotodesorpcji lodéw o znaczeniu astrofizycznym jest do$¢ stabo poznany i sta-
nowi domeng badan laboratoryjnych. W przypadku lodu wodnego fotodesorpcja moze zacho-
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dzi¢ w wyniku fotodysocjacji czasteczek HoO. Foton prowadzi do rozpadu czasteczki na H i
OH, ktore moga ulec rekombinacji tworzac na powrdt czasteczke wody. Desorpcji ulec moga
produkty dysocjacji lub na nowo utworzona molekuta HoO. Analogicznie przebiega fotode-
sorpcja lodu COaq, kiedy dochodzi do dysocjacji molekuty na CO i O. Cho¢ szczegdty desorpcji
CO na poziomie mikroskopowym pozostaja najstabiej poznane, to eksperymentalnie ustalono,
ze fotodesorpcja CO nie wiaze sie bezposrednio z dysocjacja molekuty CO. Zgodnie z mode-
lem zaproponowanym przez Oberg et al. (2007), fotodesorpcja CO zachodzi raczej w wyniku
wzbudzenia czasteczki na skutek absorpcji promieniowania UV. Jest to proces szczegdlnie
efektywny w zakresie energii promieniowania 7-10 eV, w ktérym czastki lodu CO moga by¢
wzbudzane dzieki przypadajacemu na ten zakres przejsciu elektronowemu CO. Po absorpcji
promieniowania molekuta CO szybko przechodzi do nizszego stanu energetycznego (ale wciaz
wzbudzonego stanu wibracyjnego w ramach podstawowego stanu elektronowego). Proces ten
nie jest promienisty i nadmiar energii przekazywany jest otoczeniu zwigkszajac energie drgan
lokalnej sieci (ale nie na tyle efektywnie, by moglo dojsé¢ do termalizacji tej energii w obrebie
calego ziarna lub znaczacej jego czesci). Proces ten moze prowadzi¢ do przerwania wiazania
z sasiednimi molekutami i czastka jest uwalniana do fazy gazowej.

W pracy Oberg et al. (2009) ustalono, ze fotodesorpcja lodéw CO zachodzi zawsze na
wierzchniej mono-warstwie lodu. Jesli wiec proces fotodesorpcji ma by¢ efektywny w $rodowi-
skach astrofizycznych, 16d CO musi stanowié¢ wierzchnig warstwe ziaren. Jest to zgodne z ogol-
nym wyobrazeniem powstawania i ewolucji ziaren w oblokach miedzygwiazdowych (Rozdz. 7.2).

CO moze by¢ uwalniane do fazy gazowej réwniez w procesie fotodesorpcji lodu COg, bo, jak
juz wspomniano, ten ostatni proces odbywa sie poprzez fotodysocjacje molekuty COq (Oberg
et al. 2009). CO moze stanowié¢ nawet 20-50% produktéw fotodesorpcji lodu COy (Oberg et
al. 2009). Tempo fotodesorpcji czystego lodu COs jest jednak o rzad wielkoSci nizsze niz dla
CO. Dodatkowo, 16d COs jest zdecydowanie mniej obfity na ziarnach pytu niz powszechne
CO [nco,(ice) /n(Hy) ~ 1072, Pontoppidan et al. (2008)]. Z tych powodéw zaniedbamy wptyw
fotodesorpcji CO2 na tempo uwalniania CO do fazy gazowej.

Sprawdzimy, czy mogto doj$¢ do uwalniania molekut CO w wyniku fotodesorpcji wplywem
strumienia fotonéw UV blysku z zakresu energii 6-13.6 eV (ang. far ultraviolet, FUV), Ipyy.
Tempo procesu okresli¢ mozna réwnaniem

Rpp(CO) = IpyyYpp ma? exp(—yAy), (38)

gdzie ma? jest przekrojem poprzecznym ziarna, czton exp(—vyAy) odpowiada za ekstynkcje
oslabiajaca pole promieniowania, natomiast Ypp jest efektywnoscia fotodesorpcji (ang. yield),
okreslajaca ilos¢ uwalnianych molekul CO na kazdy foton FUV docierajacy do ziarna (zaktada
sie, ze fotodesorpcja CO to mechanizm jednofotonowy) (Oberg et al. 2007, 2009). Wartosé
Ypp okreslono laboratoryjnie na 2.7 x 1073 molekul foton™! dla temperatury lodu wielkoéci
15 K. Warto$¢ Ypp w ogdlnosci zalezy od temperatury, ale jak pokazano w Oberg et al.
(2009) warto$¢ wyznaczona dla 15 K powinna by¢ reprezentatywna dla lodéw o znaczeniu
astrofizycznym.

Czlon tlumiacy zwiazany z ekstynkcja jest parametryzowany wspdlczynnikiem ~y, ktéry
okresla stosunek ekstynkcji w zakresie FUV do ekstynkcji w zakresie widzialnym i jego war-
tosé jest bliska v ~ 2 dla ziaren miedzygwiazdowych (np. Roberge et al. 1981). W naszym
przypadku mozemy ekstynkcje bezpiecznie zaniedbaé. Samo pole promieniowania charakte-
ryzowane jest strumieniem fotonéw (na jednostke powierzchni w jednostce czasu) w zakresie
6-13.6 eV (warto$¢ Ypp z przyczyn technicznych zostala okreslona eksperymentalnie tylko
dla zakresu 7-10.5 eV). Aby okresli¢ tempo uwalniania molekul CO poprzez bezposrednia
fotodesorpcje pozostaje nam znalezé strumien promieniowania penetrujacy obtok pytu.

Blysk gwiazdy V838 Mon charakteryzowal sie dos¢ znaczng zmiennoscia jasnoéci i cha-
rakterystycznej temperatury promieniowania (Tylenda 2005). Zmienny strumien fotonéw,
Iryv(t), znajdziemy w oparciu o dane o temperaturze i wielkoSci promienia zebrane w Tabeli 1
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Tabela 19: Strumien fotonéw obliczony dla wybranych widm SED z bazy POLLUX.

Teg logyg Iruv zr6édlo®
K] [fotonéw cm ™2 s71]
4000 0.0 1.15e13 M
4500 0.0 4.71el4 M
5000 0.0 2.65¢e16 M
5500 1.0 3.33el7 M
6000 1.0 2.49e18 M
7000 3.5 2.89¢20 A
7500 3.5 8.62e20 A

?zrodlo modeli atmosfer: M — MARKS, A - ATLAS12 (por. Palacios et al. 2010)

w Tylenda (2005). Ograniczymy sie tylko do analizy danych z dni 10 < ¢ < 100 (zgodnie z
rachuba czasu w pracy Tylendy, tj. liczac od 1 stycznia 2002); dalsza ewolucja obiektu dla
t > 100 charakteryzowala si¢ temperaturami i jasno$ciami, ktore daja niewielki przyczynek
do strumienia promieniowania w interesujacym nas zakresie FUV. Wybrany zakres czasu
pozwala ograniczy¢ sie do zakresu temperatur 3500-7300 K. W bazie danych POLLUX wy-
szukano siatke widm syntetycznych odpowiadajacych temu zakresowi temperatur i najnizszej
dostepnej grawitacji. Wybrana siatka widm syntetycznych sktadala sie z siedmiu widm (uzyto
plikéw SED) odpowiadajacych temperaturom 4000-7500 K ze skokiem 500 K (bez 6500 K) i
grawitacjom z zakresu log g = 0.0 — 3.5 (Tabela 19). Dla kazdego z modeli okre§lono strumien
fotonéw w zakresie 911.7-2200 A, zgodnie z

A
Iruv = / ’ FaA/(hc)dA, (39)
A1

gdzie F) jest strumieniem promieniowania, h i ¢ sa odpowiednio stata Plancka i predkoscia
Swiatta. Wyniki catkowania zebrano w Tabeli 19. Dodatkowo, dla wybranego zakresu czasu
policzono tempo produkcji fotonéw przyjmujac, ze promien gwiazdy R, byt taki jak wskazany
w Tylenda (2005), natomiast widmo mozna przyblizy¢ jednym z widm syntetycznych naszej
siatki. Tempo produkeji fotonéw liczono jako

A
Seov = 4rR. | P FuA/(he)d) = 47 R, vy (40)
1

Wiyniki tych obliczen prezentowane sa na Rys. 28, gdzie widaé¢, ze gwiazda produkowata
istotng ilo$¢ fotondéw z zakresu FUV gléwnie w trakcie gtéwnego piku na krzywej blasku, co
jest zrozumiate, poniewaz wtedy obiekt mial najwyzsza temperature. Na Rys. 28 pokazano tez
poziom tempa produkcji fotonéw dla gwiazdy B3 V, ktory policzono w sposéb analogiczny do
opisanego powyzej, przy czym uzyto widma syntetycznego z Teg = 18 000 K, log g = 4.0, oraz
przyjeto, ze promien takiej gwiazdy to R, = 4.7 Rg. Otrzymano w ten sposéb Spyy(B3V) =
4.8 - 10" s71. Z Rys. 28 jasno wynika, ze wybuch w swej najbardziej energetycznej fazie
mial tylko ~10 razy wigksze tempo produkcji fotonéw FUV niz pojedyncza gwiazda typu
B3 V. Przypomnijmy, ze w poblizu obtoku oprécz goracego towarzysza gwiazdy V838 Mon,
znajduja si¢ inne gwiazdy typéw widmowych B, ktérych zbiorcze oddzialywanie na okoliczna
materie miedzygwiazdowa trwa rzedy wielkosci dluzej niz dlugosé trwania catego blysku.
Wydaje sie, ze cho¢ sam blysk mogt doprowadzi¢ do fotodesorpcji pewnych ilosci CO, to
wplyw gromady jest znaczaco wigkszy ze wzgledu na diugie skale czasowe, na jakich oblok

jest poddany zbiorczemu polu promieniowania okolicznych goracych gwiazd.
Oszacujemy, jak duza jest zmiana w gestosci gazu CO wywolana przejsciem pola promie-
niowania wybuchu. Sprawdzimy, czy spodziewana réznica w gesto$ciach kolumnowych gazo-

wego CO ma szanse¢ by¢ wielkoscig mierzalna dla wspotczesnych teleskopow.
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Rys. 28: Tempo produkcji fotonéw FUV przez V838 Mon w trakcie wybuchu obliczone dla
zmiennych parametréw gwiazdy z Tylenda (2005). Przerywana linia zaznaczono tempo pro-
dukcji fotonéw dla gwiazdy typu B3 V.

Calkujac krzywa Spyv po czasie trwania catego wybuchu, dostajemy catkowita ilos¢ fo-
tonéw FUV uwolnionych w trakcie blysku Npp = 6.5 - 10°4. Na odlegtoéci r od gwiazdy pole
promieniowania zostaje geometrycznie rozmyte, tak ze sredni strumien fotonéw (wycatkowany
po czasie) wynosi teraz Npp,/ (47r?). Podstawiajac wartoéci liczbowe dostajemy ,gesto$é po-
wierzchniows” fotonow

Lryv = 5.4 - 1016(7°/1 pc)_2 fotonéw cm 2. (41)

Na podstawie réwnania (38) mozemy teraz zapisaé, ze gesto$é liczbowa uwolnionych do fazy
gazowej czastek CO wynosi wtedy

nco = Lruv Ypp na ma?, (42)

gdzie nq jest gestoscia iloSciowa czastek pyhlu. Zaktadajac klasyczny stosunek obfitodci pyltu
wzgledem wodoru wielkosci nq/ng = 107! (por. Li & Greenberg 1998) i klasyczny rozmiar
ziaren a = 0.1 ym, dostajemy

nco = 4.6 - 107 ny (/1 pe) 2. (43)

Dla linii widzenia przecinajacej obtok na odcinku £, gestoéé kolumnowa CO (w cm~2) wzroénie
w wyniku fotodesorpcji o wartosé

Nco =1.4-10% ¢nyr2, (44)

gdzie £ i r dane sa w pc, a ng wyrazono w cm>. Jedli przyjaé¢ dalej, ze érednia gestosé ob-
loku wynosi ng = 10* cm™3, £ jest wielkoéci 1 pc, wowezas dostajemy Nco ~ 10 em™2.
Bezposrednia préba detekeji zmiany gestoéci kolumnowej CO na skutek fotodesorpcji sta-
nowitaby bardzo trudne wyzwanie dla obserwacji technikami radioastronomii milimetrowej i
sub-milimetrowe]j przy tak malej zmianie gestosci.

Mozliwe ze proces zwyklej fotodesorpcji zachodzi réwniez pod wpltywem fotonéw z pod-
czerwonego zakresu widma, ktorych w trakcie wybuchu uwolnionych zostato duzo wiecej niz
w zakresie FUV. Proces taki, chociaz w kilku pracach zasygnalizowany, nie zostal opisany w
literaturze i nie mozemy sprawdzi¢, czy mégt by¢ istotny w przypadku btysku V838 Mon.
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7.4.2 Wybuchowa fotodesorpcja

Procesem fizycznym, ktéry mogtby wzmocni¢ efekt desorpcji CO jest fotodesorpcja wybu-
chowa (ang. explosive photodesorption). Jest to proces prowadzacy do zniszczenia duzej czesci
lub calej powtoki lodowej ziarna na skutek ciagu reakcji chemicznych zainicjowanych absorpcja
fotonu (Greenberg & Yencha 1973; Schutte & Greenberg 1991). Gwaltowne reakcje w obrebie
powloki lodowej maja szanse zajs¢ tylko wowcezas, jedli koncentracja aktywnych chemicznie
rodnikéw jest odpowiednio duza (3% objetosci ziarna) (Schutte & Greenberg 1991). Rodniki
moga powstawaé w reakcjach na pyle, jesli towarzyszy temu o$wietlenie silnym promieniowa-
niem UV (np. ISRF) (Tielens & Charnley 1997). Eksperymentalnie pokazano, ze fotodesorpcja
wybuchowa jest bardzo efektywnym mechanizmem przywracania CO z fazy stalej do gazowej
(Schutte & Greenberg 1991).

Wydaje sie, ze duza koncentracja rodnikéw mogla wyksztalcié¢ sie w powlokach lodowych
pytu w okolicach V838 Mon z uwagi na silne o$wietlenie przez gorace gwiazdy gromady. Ze
wzgledu jednak na ztozonosé procesu formacji powloki ziarna, nie jesteSmy w stanie pokazaé
rachunkiem, ze koncentracja rodnikéw byta wystarczajaca, by blysk V838 Mon mogt zaini-
cjowaé wybuchowa fotodesorpcje. Jest wrecz kwestia kontrowersyjna, czy tak wysoka koncen-
tracja rodnikéw moze sie wyksztalcié w jakimkolwiek srodowisku astrofizycznym (Willacy &
Millar 1998). Przy obecnym stanie wiedzy trudno jednak wykluczyé, ze przynajmniej czesé
ziaren w okolicy V838 Mon ulegta rozpadowi na skutek fotodesorpcji wybuchowe;j.

7.5 Fotoprzetwarzanie pytu w okolicach V838 Mon — wnioski

Powyzsza analiza réznych proceséw desorpcji prowadzi do wniosku, ze w obszarze wokot
gwiazdy mogto dojs¢ do zniszczenia plaszczy lodowych na skutek sublimacji pod wplywem
promieniowania btysku z 2002 roku. W najblizszym otoczeniu gwiazdy, gdzie temperatura
pytu znacznie przekroczyla temperature sublimacji lodu CO, desorpcja mogta przyjaé¢ cha-
rakter wybuchowy i mogto dojé¢ do zupelnego zniszczenia pltaszczy lodowych ziaren. Uzyskana
wielkosé strefy sublimacji dla promieniowania btysku jest kilka razy bardziej rozlegta niz spo-
dziewana strefa sublimacji powodowana promieniowaniem ukladu podwojnego gwiazd typow
B3-4V, ktéry znajdowal sie tam przed wybuchem w 2002 roku.

Obserwacje echa termicznego potwierdzaja, ze temperatura pytu przekroczyta tempera-
ture sublimacji lodu CO. Banerjee et al. (2006) na podstawie obserwacji Spitzerem wyznaczyli
temperature pytu bedacego Zrodlem rozlegltej emisji termicznej na zawarta w przedziale 25—
63 K, przy czym dolna granica tego przedzialu jest wyznaczona z dokladnoscia kilku stopni.
Pyt nie jest charakteryzowany pojedyncza temperatura, ale zakresem temperatur, na skutek
specyfiki geometrii echa: w danym momencie wida¢ emisje z obszarow w réznej odlegtosci od
zrédla blysku, a wiec charakteryzowanych rézna temperatura (por. réwnanie (28)). Kompo-
nent niskotemperaturowy jest bardziej rozlegly i wiaze si¢ z nim wigksza masa $wiecacego
pylu (Banerjee et al. 2006). Wyznaczony zakres temperatur dla echa termicznego przekonuje,
ze pyl zostal rozgrzany powyzej punktu sublimacji CO i molekuta ta mogta przejs¢ z fazy
statej do gazowe;j.

Mozna teraz pokusi¢ sie o ocene, czy zjawisko odparowania CO stowarzyszone z echem ma
szanse zostaé potwierdzone obserwacjami. Przyjmijmy, ze ilos¢ CO w fazie stalej stanowi tylko
10% catosci molekuty CO w osrodku, co jest typowa wartoscia dla rozmytych i przezroczystych
oblokéw miedzygwiazdowych (np. Allamandola et al. 1999). Zalézmy teraz, ze w wyniku
sublimacji wspomaganej innymi procesami desorpcji, caly ten materiat lodowy mégtby zostaé
przywrécony do fazy gazowej. Akrecja molekul na ziarna i budowa ptaszczy lodowych jest
procesem powolnym (dla naszego obloku pylowego spodziewana skala zjawiska to ~1 Myr),
wiec efekt desorpcji bedzie si¢ kumulowat z czasem, tzn. w miare jak promieniowanie btysku
penetruje kolejne warstwy, gesto$¢ kolumnowa CO bedzie rosta. Przy naszych zalozeniach
gestos$é kolumnowa CO ma szanse sie zwigkszy¢ o 10%. Jesli calo§é materialu przywrdconego
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do fazy gazowej bylaby widoczna w najnizszych przejsciach rotacyjnych, to dla p6éznych epok
ewolucji echa mogliby$my si¢ spodziewaé wzrostu poziomu emisji w danej linii o nieco mniej
niz 10%, zaleznie od rozlozenia sie¢ obsadzen na niskich poziomach rotacyjnych. Przy tak
niskich gestosciach, jak spodziewane dla obloku, energia uwolnionych z pylu czastek nie ma
szans by¢ termalizowana i gaz szybko chlodzi si¢ promieniscie bez zwigkszenia temperatury
kinetycznej osrodka. Mozliwe wiec, ze odparowany material bedzie widoczny w najnizszych
(wiec tatwych do obserwacji) liniach rotacyjnych CO.

Obserwacyjne potwierdzenie zajscia zjawiska ,molekularnego echa” polegatoby na pordéw-
naniu gestosci kolumnowych CO przed wybuchem — albo z bardzo wczesnych faz ewolucji
echa — do gestosci okreslonych dla péznych faz ewolucji. W przypadku V838 Mon nie ist-
niejg obserwacje wystarczajaco dobrej jakosci i zdolnosci rozdzielczej, aby tego poréwnania
dokonaé. Zauwazy¢ tez trzeba, ze zmiana w natezeniu emisji na poziomie 10%, bylaby trudna
do stwierdzenia w przypadku wigkszosci teleskopéw na fale milimetrowe i sub-milimetrowe,
ze wzgledu na fakt, ze dokladno$é kalibracji natezenia jest zazwyczaj gorsza niz 10%. Efekt
byltby jednak mierzalny, jesli wzgledna zawartosé lodu CO do zawartosci CO w fazie gazowej
byta wigksza niz postulowane 10%.

W przypadku supernowych, ktérych wybuchy sa charakteryzowane wigksza mocag promie-
niowania i bardziej energetycznym widmem, promienie sublimacji moga by¢ duzo wigksze niz
znalezione dla V838 Mon. Echa obserwowane wokél odleglych supernowych najczedciej wy-
stepuja w obszarach osrodka miedzygwiazdowego (a nie materii pochodzacej od gwiazdy), co
pozwala przypuszczaé, ze wybuchy supernowych moga dociera¢ réwniez do gestych obsza-
row osrodka miedzygwiazdowego, gdzie wzgledna zawarto$¢ CO w fazie statej i gazowej jest
wieksza. Wowcezas efekt ,echa molekularnego” moglyby by¢ silniejszy i latwiejszy do zareje-
strowania. Istnieje tez szereg przejawéw aktywnosci gwiazd mtodych, jak gwiazdy typu T Tau
czy FU Ori, ktére moglyby wywolywaé mierzalny efekt ,echa molekularnego”. Obiekty takie
sa czesto zanurzone w gestych o$rodkach molekularnych, gdzie zawarto$¢ lodu CO na pyle
moze by¢ duza. Draine (1985) pokazal rachunkiem, ze sublimacja lodu przez tego typu mlode
obiekty jest procesem wydajnym. Préba rejestracji ,,echa molekularnego” moze by¢ cenna, jako
pozwalajaca okresli¢ efektywnosé proceséw desorpcji lodéw z powierzchni ziaren pod wply-
wem promieniowania. Dzisiejsza wiedza na temat tych proceséw pochodzi gltéwnie z badan
laboratoryjnych, gdzie trudno odtworzyé¢ warunki panujace w osrodku miedzygwiazdowym,
wiec zaproponowana obserwacja moglaby okazaé¢ sie waznym uzupelnieniem tych studiéw.
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ROZDZIAL 8

Podsumowanie

W niniejszej pracy zaprezentowano i przeanalizowano obserwacje obszaru echa V838 Mon w
trzech najnizszych przejsciach rotacyjnych molekuty CO. Zebrano bogaty material obserwa-
cyjny obejmujacy mapy obszaru echa w przejsciach CO(1-0) i (3-2) oraz glebokie integracje
na wybranych pozycjach w tym obszarze w liniach 12CO(1-0), (2-1), (3-2) oraz '3CO(1-0) i
(2-1). Obserwacje te zostaly zrobione najwiekszymi pojedynczymi teleskopami obserwujacymi
wspolczesnie w zakresie milimetrowym i sub-milimetrowym (IRAM 30-m, JCMT, Nobeyama
45-m) i charakteryzuja si¢ zdolnoscia rozdzielcza kilkunastu sekund tuku.

Obserwacje ujawniaja obecno$¢ materii molekularnej w okolicach echa V838 Mon na pred-
koéciach Vi,gr=48, 531 58 km s, ale tylko obszar znaleziony na predkoéci 53 km s~! znajduje
sie w obszarze nieba, gdzie obserwowano echo. Predkos¢ tego obtoku doskonale zgadza sie tez
z predkoscia masera SiO wok6l V838 Mon. Obszar gléwnej emisji znajduje si¢ okoto 50” na
péinoc od pozycji V838 Mon i ma forme kometarna, z glowa skierowana w kierunku V838
Mon. Silna emisja molekularna jest ograniczona do zwartego obszaru o promieniu kilkudziesie-
ciu sekund tuku, ale dtugie integracje na pojedynczych pozycjach zdradzaja, ze obszar stabej
emisji molekularnej jest znacznie wiekszy. W szczegdlnosci, staba emisja molekularna w przej-
$ciu CO(1-0) zostala zarejestrowana na pozycji gwiazdy i dwdch innych pozycjach, tj. 24” na
poludnie i 24” na zachéd od V838 Mon.

Bogaty material obserwacyjny pozwala na charakterystyke fizyczna znalezionego obtoku
na predkosci V1,sr=53 km s~!. Poprzez modelowanie natezen linii emisyjnych przy uzyciu pro-
gramu Radex (Van der Tak et al. 2007) ustalono szczegélowo podstawowe parametry fizyczne
gazu molekularnego dla wybranych linii widzenia. Dla centralnych obszaréw obtoku uzyskano
gestoéé kolumnowa molekuty CO wielkosci N(CO)=3.2 - 10'® cm™2, gestoéé materii mole-
kularnej n(Hy)~10* cm™3 i temperature kinetyczng Tiq, ~13 K. Poprzez analize obserwacji
ustalono tez, ze gestosé kolumnowa materii molekularnej w kierunku ku centrum obtoku musi
odpowiadaé ekstynkeji optycznej wielkosci Ay ~1 mag. Masa obloku molekularnego zawiera
sie¢ w przedziale 90—250 My . Znaleziona charakterystyka obtoku pozwala go sklasyfikowaé
jako typowy miedzygwiazdowy oblok przezroczysty (ang. translucent).

Podjeto sie ustalenia zwiazku znalezionego obloku CO z materia pylowa rozswietlona
echem wybuchu V838 Mon. Wysunieto dwa gtéwne argumenty Swiadczace o fizycznym zwiazku
pytu widocznego w echu i materii molekularnej widocznej w emisji radiowej: (7) odlegtoéé ki-
nematyczna obloku doskonale zgadza si¢ z wyznaczeniami odleglosci do V838 Mon oraz (i1)
spodziewana predko$¢ radialna materii echa jest zgodna z predkoscia obloku CO. Stwier-
dzono, ze obltok molekularny jest zanurzony w bardziej obszernym obtoku gazowo-pylowym,
w obrebie ktérego znajduje sie V838 Mon i pozostate gwiazdy gromady otwartej, do ktorej
V838 Mon przynalezy. Na podstawie analizy wybranego obrazu echa obliczono gesto$¢ materii
widocznej dzieki echu uzyskujac wynik ng=65 cm ™2, ktéry powinien byé bliski rzeczywistej
wartosci, jesli rozpraszajacy py! ma standardowy (,galaktyczny”) rozklad wielkosci ziaren.
Uzyskana gestosé porownana z gestos$cia centralnych czesci obtoku molekularnego, swiadczy o
tym, ze obserwowane do tej pory echo nie penetrowato jeszcze centralnych obszaréw chmury
molekularnej. Wysuniegto stad wniosek, ze te geste obszary emisji CO musza si¢ znajdowaé za

V838 Mon.

Ustalenie zwiazku obloku molekularnego z gromada otwarta V838 Mon pozwolito okresli¢



wiek gromady na nie wigkszy niz 10 milionéw lat. Oznacza to w szczegdlnodci, ze sama V838
Mon musi byé¢ obiektem mtodym. Dodatkowo, identyfikacja materii echa jako komponentu
obtoku molekularno-pytowego o masie przekraczajacej 90 Mg, zaprzecza wczedniej wysuwanym
teoriom, wedtug ktorych materia ta miata by¢ utracona w przesztosci przez sama V838 Mon.
Zaprezentowana w niniejszej pracy analiza jasno wskazuje, ze materia ta ma pochodzenie
miedzygwiazdowe, a progenitor gwiazdy V838 Mon byl obiektem bardzo mltodym. Jest to
wniosek istotny dla zrozumienia erupcji obiektu w 2002 roku.

W pracy podjeto sie tez opisu i dyskusji proceséw przetwarzania pytu w okolicach V838
Mon, ktére mogty doprowadzi¢ do uwolnienia CO z powtok lodowych ziaren do fazy gazowej.
Na podstawie analizy zjawiska sublimacji stwierdzono, ze blysk V838 Mon mégt odparowaé
CO z powtok lodowych do odleglosci ~3 pc od gwiazdy. Potwierdzaja to tez obserwacje echa
termicznego, na podstawie ktérych Banerjee et al. (2006) wyznaczyli temperature pylu jako
wyzsza niz temperatura sublimacji powltok lodowych. Rozpatrzono réwniez mozliwos¢ odpa-
rowywania powlok lodowych pod wplywem promieniowania towarzysza B3V i innych gwiazd
gromady. Ustalono, ze w przypadku tych gwiazd CO moze byé¢ odparowywane do odleglo-
$ci mniejszych niz 1 pc. Zasugerowano, ze foto-przetwarzanie pytu w okolicy tych goracych
gwiazd moze powodowaé ,dziury” w rozktadzie pylu widocznego na obrazach optycznych; w
szczegblnosci centralna ,,dziura” w echu widoczna na obrazach z 2002 roku moze by¢ efektem
zmiany wlasnosci optycznych pylu w tym obszarze na skutek promieniowania UV gwiazdy
B3V i progenitora V838 Mon. Dyskutuje sie tez mozliwosé zajscia procesu fotodesorpcji i fo-
todesorpcji chemicznej (wybuchowej) CO z plaszezy lodowych. Pierwszy z tych proceséw nie
jest efektywny dla promieniowania blysku V838 Mon, natomiast wptyw drugiego jest trudno
oceni¢ ze wzgledu na nieznang koncentracje rodnikéw w plaszczach lodowych pytu w okolicach
V838 Mon.

Analiza efektywnosci réznych procesow desorpcji CO w okolicach V838 Mon pozwala
stwierdzi¢, ze sublimacja — by¢ moze wspomagana fotodesorpcja wybuchowa — mogta znisz-
czy¢ plaszeze lodowe pytu w okolicach V838 Mon i wzbogacié¢ tamtejszy gaz w molekute CO.
Mogto dojs¢ do powstania swoistego ,,echa molekularnego”, podczas ktérego blysk gwiazdy
uwalnial kolejne rezerwuary molekuty CO z powierzchni ziaren, zupelnie niszczac przynaj-
mniej czesé z nich. Niestety, spodziewana zmiana gestosci kolumnowych na skutek przejscia
secha molekularnego” jest zbyt mata w przypadku V838 Mon, by méc ten efekt tatwo za-
obserwowa¢. Zasugerowano jednak, ze w przypadku obiektéw o wybuchowej zmiennosci, jak
supernowe czy mlode aktywne gwiazdy, ktore rozéwietlaja geste osrodki pytowe, efekt moze
byé¢ silniejszy na skutek wiekszej wzglednej zawartoéci CO w fazie stalej do gazowej w tych
o$rodkach. Obserwacja takiego ,,echa molekularnego” moglaby okazaé si¢ wazna dla ustalenia
efektywnosci proceséw desorpcji w osrodku miedzygwiazdowym.
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ZAYLACZNIK A

Mapy kanaléw

14 7:04:10 086 02
%2000

Rys. 29: Mapy kanaléw obloku CO w linii J=1-0 na podstawie obserwacji matryca BEARS
na 45-m teleskopie w Nobeyama w kwietniu 2008. Pokazano sygnal sumowany w przedziatach
szerokosci 0.2 km s~ w lacznym zakresie 52.1-54.5 km s~ 1. Poczatkowa predkoéé¢ sumowanego
zakresu jest wskazana w prawym dolnym rogu kazdej mapy.



7:04:10 08 06 04
%2000

Rys. 30: To samo co na Rys. 29, ale dla linii J=3-2 na podstawie obserwacji HARP/JCMT
ze stycznia 2008.
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ZAYLACZNIK B

Niepublikowane obrazy echa uzyskane przez HST

Rys. 31: Kontury emisji '2CO na tle kolorowej mozaiki obrazéw z HST/WFPC2, z lutego 2008
(filtry F814W, F606W; dane pochodza z archiwum HST). Obrazy zostaly zredukowane przez
autora, przy czym wykluczono wadliwe chipy WFPC2. Niebieskie kontury pokazuja emisje w
linii 12CO(1-0) zsumowang w przedziale 52-54.5 km s~! (kontury odpowiadaja wartoéciom
0.51,1.07,2.101 3.88 K km s~!), natomiast czerwone kontury prezentuja emisje w linii 12CO(3~
2) w tym samym zakresie predkosci (1.35, 2.01, 3.26 1 5.65 K km s~1). Symbolami x oznaczono
pozycje P10 (cyjan) i P32 (czerwony). W tle echa widaé¢ wyraznie galaktyki. Pélnoc jest na
gbérze, wschéd na lewo.
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Rys. 32: Kontury emisji *>CO na tle obrazéw echa z HST/WFPC2 z 13 lutego 2007 roku w
filtrze F814W. Obraz pochodzi z archiwum HST i zostal zredukowany przez autora, przy czym
wykluczono z redukcji wadliwy chip PC1. Chip zajmujacy prawa dolna ¢wiartke obrazu ma
wadliwy bias. Niebieskie kontury pokazuja emisje w linii 12CO(1-0) zsumowana w przedziale
52-54.5 km s~! (kontury odpowiadaja wartosciom 0.51, 1.07, 2.10 i 3.88 K km s~!), natomiast
czerwone kontury prezentuja emisje w linii 2CO(3-2) w tym samym zakresie predkosci (1.35,
2.01, 3.26 i 5.65 K km s~!). Symbolami x oznaczono pozycje P10 (cyjan) i P32 (czerwony).
Poétnoc jest na gorze, wschdd na lewo.
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Rys. 33: Pole woko6t V838 Mon w ujeciu HST/WFPC2 7 13 stycznia 2009 roku w filtrze F606W.
Obraz pochodzi z archiwum HST i zostal zredukowany przez autora, przy czym wykluczono z
redukcji niektére elementy mozaiki zawierajace tzw. ,duchy”. Chipy maja wadliwy bias. Echo
jest ledwie dostrzegalne na tym obrazie. Pélnoc jest na gérze, wschéd na lewo.
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