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VLADIMIR VANYSEK
(Astronomicky dstav CSAV v Praze).

FYSIKALNI VLASTNOSTI MEZIHVEZDNE HMOTY

Prostor .mezi hv&zdami neni prizdny. Je vyplnén nejen elementirnimi &isticemi
hmoty, které v disledku zéfeni hvézd nutn€ v prostoru jsou, ale je zde velké mnoZstvi
plynu a prachu, rozptyleného mezi hvézdami a tu a tam tvofictho temné. & svitici oblaka:

V poslednich letech, kdy studium vzniku hv&zd a hv&zdnych soustav stile jasn&ji
vyzdvihuje tilohu mezihvézdné l4tky, jako stavebniho materidlu nové vznikajicich hvézd-
nych utvary, vystupuje do popfedi oviem i otézka fymkﬂnich vlastnosti mezihvézdného
plynu a prachu.

Praktické studium mezihvézdné litky neni dnes omezeno jen na optické methody

astrofysikilniho vyzkumu, ale uplatiiuje se zde téZ radioastronomie, kterd zejména pro-
‘rozpoznini prostorového rozloZenf neutrélniho mezihv&zdného vodiku je jedinou schﬁd—
nou pozorovaci methodou.

Mezihvézdnou hmotu miZeme podle kvalitativnich znak® délit na dvé hlavni skupiny:
a) na prachovou a b) na plynnou, a ob& tyto sloZky déle na svitici a na temnou. Ob&
slozky tvoif shluky mraen, Casto se vzéjemn& prostupujicich a tvoficich vrstvu o tloustce
200—300 pc, primykajici se ke galaktické roviné. V okoli Slunce, tedy ve vzdilenosti
asi 8000 pc od stfedu Galaxie je stfedni hustota mezihvézdného plynu 1 aZ 2 atomy vo-
diku na krychlovy centimetr. O n&co v&ti{ je hustota ve stfedu Galaxie. Hustota jinych
prvki je proti vodfku zanedbatelné mald, podobné jako hustota prachovych &istic (viz
tab. 2.). Oviem v mrafnech,nutno podtat s hustotou vétif. Odhady hustot v n&kterych
sviticich plynnych mlhovinich vedou k &slim 102 aZ 104 atomi vodiku na cm?. Podobné
tadové rozdily hustot jsou i v prachovych m]hovméch kde oviem absolutnf podet &istic
neni snadno urditelny. :

Viditelnost mezihvézdnych mragen v optickém oboru spektra je zévxslﬂ (vedle hustaty
&stic) na vzdélenosti a mohutnosti ptivodniho zdroje zéifeni, coZ jsou vétiinou Zhavé
hvézdy O a B. Tyto hvézdy jsou zdrojem dostaten& intensivnfho zifeni krétkovlnného,
které ionisuje plyn difusnf mlhoviny, nebo celkové svitivost tichto hvézd je do-
statetnd, aby byla viditelné reflexe na prachovych &isteckich mlhoviny reflekéni.
U mihovin reflekénich mohou byt zdrojem zéfeni i hvézdy s niZ$f povechovou teplotou
aviak velkou svitivosti (na piiklad obfi typu M). U nepoletnych milhovin nelze nalézt
hvézdu, kterd by pisobila jejich zafeni. V téchto pfipadech dochézi patrn& k prudkym
srazkim plynnych a- prachovych mraden a kinetickd .energie se proméni v zifivou.
V ostatnich pfipadech, neni-li hustota mezihvézdného mratna dostateins, & neni-li
v blizkosti hv&zda, kterd by budila zifeni mthoviny nebo dostateén® ozafovala prachové
&stice reflekénf mlhoviny, mra¢na nesviti — jsou temné. Zde je podstatny rozdil mezi
plynnymi a prachovymi mrany. Plynné mra¢na se nikterak neprojevi, naproti tomu
prachovi mracna s v&t${ hustotou se zfeteln& rysujf na hvézdném pozadi. Diikazem toho
mohou byt fotografie Mlééné dréhy, kde vidime &etné oblasti, kde oproti okoli je ne-
dostatek slablich hvézd, nebo jsou tam zdénliv& bezhv&zdni mista. Tyto oblasti jsou ve
skutenosti jakoby pi‘ekryty temnymi prachovymi mralny.

Rozptyleni prachovi i plynné litka se oviem téZ proztadl, pouZijeme-li vhodné vy-
etfovaci methody. Rozptyl svétla hvézd na prachovych &isticich pisobi ,,ziervensni*
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hvézd, které je umérné jejich vzdélenosti a je téZ z4vislé na galaktické Sifce. Mezihvézdny
plyn lze objevit ve spektru vzdilenych hvézd, nebot mezihvézdn4 plynni litka pisobf
absorpci pravé tak, jako vnéji chladn&j$i atmosféra hv&zdy. MiZeme tedy ve spektru
pozorovat absorpni &iry t&ch prvki, které jsou v mezihv&zdné litce obsaZeny a které
jsou schopny za dané hustoty absorbovat ve viditelném oboru spektra.

Kromé& toho obcasné mikrostrukturdlnf zmény, které nastdvaji v atomech v zédkladnim
stavu, jsou zdrojem zéfeni na niZlich frekvencich v oboru decimetrovych a metrovych

dm

.,1‘6 3 ~:\
+{2t
+qa- »

¢0'4 -

Y — . ; .
3o 20 P

Obr. 1. Zdvislost absorpce na vinoyé délce.

vin, Tak neutrélni vodik z4¥ na vin& 21 cm a toto zéfeni )c zpsutelné modernimi radio-
astronomlckjmx methodami.

Jak patrno, vné1§£ projevy existence mezihvézdné hmoty jsou velm1 rizné a na zékladé
rﬁznjch method je moZno vySetfit i fysikdlni vlastnosti mezihvézdné litky, kterda —
jak dnes moZno jiZ s uréitost fici — mé podstatnou tlohu pfi vytvifeni novych hvézd-
nych skupin a jednotlivich hvézd. Poviimnéme si jednotlivych sloZek mezihvézdné hmoty
blize po fysikdlni strdnce.

1. Mezihvézdny prach

Hlavni charakteristickou vlastnosti mezihv&€zdného prachu po optické strance je jeho
absorpéni Gcinek na svétlo hv&zd v celém rozsahu viditelného spektra. Nejde zde viak
o prosté zastinéni. Selektivnost absorpce, tedy zdvislost hodnoty seslabenf svétla na vinové
délce naznaduje, Ze jde o rozptyl svétla na drobnych &istetkich mezihvézdného prachu.
Absorpci celkovou v urditém oboru spektra, nebo absorpci selektivni je moZno ziskat
alespoti zékladni informace o rozmérech temnych mezihvézdnych prachovych mracen.

Velmi jednoduchou methodou, pouZitou po prvé Wolfem v roce 1923 ke studiu
n&kterych oblasti v Mléiné dréze, je methoda statistickd, pfi které porovnivame polet
hvézd ve dvou sousednich polich. Jedno pole povaZujeme za nezastinéné a zjistime zi-
vislost po¢tu hvézd na zdénlivé magnitudg. Jestlize Am) je pocet hvézd urdité hvézdné
tfidy, pak vzrist log A(m) je 0,3 aZ 0,6 na jednu hvézdnou tfidu. Prib&h vzristu je celkem
hladky, pokud je pole dostateénd bohaté. Jakmile viak v jisté vzdilenosti je prachovy
mrak, ktety zastifiuje hvézdy za nim, pak tyto hvézdy jsou slab¥i nez by mély byt podle
jejich primérné vzdilenosti. V takovém pfipadé objevi se skok ve vztahulog Am, a m.
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Z magnitudy, kde nastivd zlom, miZeme soudit na vzdilenost mratna, nebot je-li
M primérné absolutni hvézdnd velikost hvézd v daném poli, m hvézdnd velikost
zdénliv4, u které nastévé, zlom v prib&hu vzristu log A(m), pak pro. vzdélenost mratna
r plad

logr=20-2(M-5 +m)

U jisté hodnoty m nastivd opét normilni rist logaritmu pm‘.tu hvézd podle magmtudy
Z této hodnoty m mo#no soudit na celkovou absorpci mratna.

Tabulka 1.
. Vliv absorpce na odhad vzddlenosts.
Absorpce Skuteené vzddlenost ' ' Odhadnuti vzdélenost

ve hvézdnych tfdéch . (parsec) bez opravy na abs.
T 00 10 10

0.1 100 .. 105

0.5 500 . 630

1.0 1000 1.580

2.0 2000 . 5.020

4.0 4000 25.200

~ Takto byls urdena vzdilenost asi dvaceti vétiich mratngch komplext v MIééné dréze.

Celkové absorpce se pohybuje. v hodnotdch mezi 0,5 aZ 4 mg ve fotografickém oboru
spektra.

Mcnhvézdnﬂ absorpce neni oviem omezena toliko na prachové mratna. Projevi se
to jiZ tim, Ze stoupini pottu hvézd v zévislosti na magmtudé nenf linedrnf. Celkové ab-
sorpce ovliviiuje oviem i urlenf vzdélenosti hvizd i jinjch objektd a nutno s.timto
vlivem poditat.

Jestlie T je optickd tloustka absorbujici vrstvy mezi hvézdou a pozorovatelem, pak
pro pomér pozorované intensity a intensity skutetné, jakou by hvézda méla, kdyby
nebylo absorpce, plati vztah

I -
T, "
z toho pak pro rozdil magnitud plyne
m—my=257tloge =1.0867.

Hvézdn4 velikost hvézdy je tedy zvétiena ibsorpd o faktor 1.086 7. Jestlife oznaime
absorpci v magnitudich 4 ve vzdilenosti r jako A,, pak plati pro zdénlivou jasnost
hvézdy m, jeji absolutnf magnituda je M, vztah

m#M—5+5logr+A,.

Tabulka 2.
Zastoupeni jednotlivych prokd v m:hv!zdnbn pro:wm
(podet tstic na krychlovy metr)
Volnych elektrondt * v H . Na K . Ca Tt CN.
14,4 . 10¢ - 15,6\ 10¢ 111 15,5 6,4 0,073 1,6 10—+

gram/cm?® 1,710 4.10—%| 7.10~%*| 3.10—
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Neznime-li hodnotu absorpce A4, pak dostivime ze znimé imdnoty M zdénlivou vzds-
lenost, kterd je oviem vét${ neZ skuteéni. Mezi touto zdénhvou vzdilenosti o a sku-
te¢nou vzdﬁlenosti r plati vztah

o =r 10%24¢)

. Primérn4 hodnota absorpce, zjiiténi riznymi methodami je 1,0 mg na 1000 parsec.
Z tab. 1. je patrné, do jaké miry absorpéni ulinek mezihvézdného prachu ovliviiuje
urdeni vzdilenosti, neni-li brin v dvahu. .

Jak bylo viak feleno jiz dfive, neni absorpéni widinek ve viech spektrilnich oborech
viditelného svétla stejny. Absorpce je selektivni, coZ se projevi jiZz v tom, Ze celkové ab-
sorpce ve visudlnim oboru spektra (kolem 5500 A) je 0 0,25 a% 0,5 mg nii, tedy pri-
mérni hodnota A pro visudln{ obor je asi 0,75 mg/Kpc.

Selektivni absorpce se projevuje pfedeviim zvétienfm barevnym indexem vzdilenych
hvézd, zejména spektrilnich tiid B, kde barevny nadbytek neboli barevny exces je

- nejlépe zjistitelny, Mnohé hvézdy téchto spektrilnich tfid, jejichZ povrchovi teplota
je 20 aZ 25 tisic stupiid, jevi zbarveni, které odpovidé barveé hvézd s daleko niZii teplotou.
AZ na nedetné vyjimky toto odli$né zbarveni — z&ervenini{ — Zhavych vzdilenych hvézd
je ptsobeno rozptylem svétla na pevnych drobnych &asticich. Zjev je obdobny rozptylu

22— —
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ubytek nebo ptiristek jednoho elektror{u v cm’/s

5000 " 10000 15000 20000 25000 30000
. stupné K
Obr. 2. Na obrdzku je zndzornéna zdvislost teploty mezihvézdného plynu na fotoiomisaci vodiku
. (v grafu pind kfivka) a zdroveri ochlazovdni mezihvézdného plynu zachycen{m elektront protonem
(v grafu ¥drkovand kfivka). Priselik obou kfivek oznaluje teplotu, p¥i které nastdvd rovnovdha mezi
ochlazovdnim a oteplovdnim.
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sluneéniho svétla v zemské atmosféfe, kde se ovieém uplatiiuje rozptyl na molekulich
a je zdvisly na &tvrté mocning vinové délky. V pfipadé mezihvézdné absorpce se ukizalo,
Ze hodnota rozptylu k zvis{ na vinové délce pfiblizn¢ podle vztahu.

k —a-i—b“—’l

kde #» mé pfiblizné¢ hodnotu 0,6 aZ 1,0..V tomto sméru j jsou nejdiuleZitjf fotoelektricks
méfenf, kterd vykonali Stebbins a Whitford v riiznjch oborech spektra v rozmezf
vinovych -délek 3000 a% 20.000 A u velkého potu vzdilendjiich hvézd tfdy B.

Zavislost absorpce ha vinové délce rozptylovaného svétla nim podéva alespoit hruby
obraz o tom, jaké povahy jsou &4stice, které tento rozptyl pusobi..

V mezihvézdném prostoru-je velké mnoZstvi volnyc_h elektroni, na kterjch by mohl
nastat rozptyl viditelného svétla. Aviak tento rozptyl je prakticky neselektivni, Mole- .
kuly plynd jsou zde téZ pfitomny, ale zdaleka nejsou tak poletné, aby mohly plsobit
absorpci v celé 5 spektra a kromé toho by selektivnost byla piili§ velkd. Zbyvaji tudiz
pro dalsf uvahy toliko prachové &suce ] rozmérech které nepfevySuji 0 mnoho rozméry
svételnych vin.

Prachové &stice mohou bud pusobxt prosté zastinénf svételného-zdroje, t. j. vedkeré
zafeni pohltit, nebo pohlcené svétlo opét vyzétit do viech smérii. Jak4 intensita svétla bude
vyzéfena do puvodniho sméru, ve kterém se paprsek pohyboval dfive (na pifklad smérem
k pozorovateli), zévisi na velikosti a dielektrickych vlastnostech &stice..

Odhadnéme nejdifve moZny wcinek prostého zastingni drobnymi &isticemi.

_ Mgéjme polomer r &istic celkového pottu 7 v krychlovém cenumctru, pak : zasﬁnéni
které putisobi na dréze 1 cm je

o=nmnr

JestliZe absorpce na 1000 pc je 1 hvézdn4 t¥da, pak mlabcni pﬁvodni mtenslty na dréze
lem je 0 =102, ¢&ili

nnr:= 10"’1.

l .
9 n'—3:lrgs,

- kde, ps, znadi - specxﬁckou véhu &astic. Pro &istice Zelezné )e o= 7 5 a dosadimc—h
moinou meznou hustotu 10—22 g/cm3, dostaneme rozméry poloméru r = 10—2. Oviem
to by absorpce nebyla selektivni. Také stfednf: hustota: 10—23 g/cm?® je pro celkovou
hustotu mezihvézdné litky a nikoli pouze pro prach. Z toho je patrno, e &stice musi
byt nutné jesté mendich rozméri. Vysvétleni absorpce prostym zastinénim svétla pevnymi
&isticemi nevyhovuje a je nutno hledat pivod mezihvézdného pohlcovini svétla jeding
v rozptylu sv&tla na zcela-drobnych &sticich. .

Usp&iné fefenf celého problému pomoci MlChO theorie podahlo se Schélenovi,
ktery na ziklad¢ zjiSténych z4vislosti absorpce na vinové délce stanovil, Ze rozméry
kovovych &stic, které by mohly podobné jevy piisobit, nebudou vétH net 10— cm.
Z t¥chto rozmérd vyplyva hustota mezihvézdného prachu asi 5+ 10—12¢ g/cm3; tedy o dva
tady niZ¥ neZ maximélni moZn4 celkqvé hustota v okoli Slunce. Pokud &dstice jsou neko-
vové, je jisté, Ze odvozené poloméry budou pondkud odliiné; nikoli vidk odlifné fdove.
. Chemické sloZenf prachovych &fstic' zdstvé prozatim stile .nerozlefeno. Reflekéni .
- mihoviny, které jsou sloZeny z prachovjch &stic, maji pomérn :vysoké albedo, coZ by

nasvédovalo tomu, %e Séstice.jsou bilé nebo lesklé, NeindZeme oviem tvrdit s naprostou _
urditostl, Ze &stxce obsaZené v mlhoving j )sou téZe povahy jako éﬁsncc volné v prostoru.
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Nektefi badatelé — jako na piiklad Van de Hulst a jini-— se domnivaji, Ze &stice '
jsou zmrzlé jehlitky plyni CN, CH a pod., které podle absorpenich pési se skutedn&
. v mezihvézdném plynu vyskytuji. Podlouhli tvar prachovych &istic by umoznil vysvét-
lenf polarisace svétla hvézd, kterd je patrné piisobena z nejvétd{ &sti mezihvézdnym
prachem. Polarisace sv&tla hv&zd, kterd dosud byla u hvézd pozorovina, nepiesahuje
hodnotu né&kolika mélo procent, polarisaéni roviny vétSinou viak nejsou orientoviny
nihodné, nybrZ v uritém sméru, vétdinoy ve sméru galaktické roviny. Spitzer a Tuc-
ker se domnivaji, Ze ¢astice jsou elektricky vodivé a magnetické pole Galaxie je orientuje
ve sméru silotar. Oviem ani tyto problémy nejsou zdaleka dofe$eny. Magnetické pole
v tomto pfipadé by muselo byt relativné znaéné silné, fddové 10—2 gaussii, kdeZto sku-
tetnd intensita nepfeséhne 10—° gaussi podle zcela rozumnych odhad.
- Je moZné, Ze orientaci podlouhlych-&stic mohou pusobit proudy mezihvézdného
plynu. I kdyZ prozatim o vnitfnich pohybech v plynnych mra¢nech mnoho nevime,
Ize ukizat, Ze prachové &istice jsou v zajeti plynnych mraden. Savedoff ukizal, Ze
prachové zrnko, které se pohybuje rychlosti 1 km/sec v plynném prostfedi o hustoté
10 atomt1 vodiku v kubickém centimetru, je zabrzdéno po probéhnuti dréhy 0,4 parsec.
V oblastech ionisovaného vodiku a ve vétSich hustotich je pochopitelné Glinek za-
" brzdéni o n&kolik f4dd vy33i. Z toho plyne, %e prach nemii¥e vytvofit isolovani prachovi
mracna, kde by nebyl pfitomen plyn. Je spife pravdépodobné, Ze prachovi mraina
jsou soudisti daleko vétsich a rozsihlejdich mraZen plynnych a orientace &istic je pu-
sobena sloZitym mechanismem proudiciho, ¢4stetné nebo tipIn¢ ionisovaného plynného
prostredi.
Neptitomnost prachu v n&kterych difusnich mlhovinich neni pfekvapujici, nebot
tlak zéfenf vytladf z ckoli Zhavych hvézd velmi snadno prachové &istice. ‘
Pfes viechny pokroky, které udinila praktick4 astrofysika v poslednich letech, ne-
- zdafilo se nalézt fysikalni podstatu prachovych mezihvézdnych &stic, u kterjch znéme
jen Castecné spolehhvé pouze rozméry. .

2. Mezihv¥zdny plyn

Chemické sloieni a dynamické vlastnosti mezihv&zdného plynu jsou lépe znimy,
neZ u mezihv&zdného prachu. Je to umoZnéno jednak vyskytem intersteldrnich absorpé-
nich far ve spektru vzdilen&jfich hvfzd, jednak radiovou emisf neutrdlniho vo&u,
a konetné emis{ difusnich mlhoyin.

V nafem &énku se budeme pfedeviim zabyvat rozséhjymi oblastmi neutrélniho
a lon\sovaného vodiku, ktery se stal v posledni dob& stfedem zéjmu mnoha badatell.
A ziroveti si poviimneme kinematickych a dynamickych vlastnosti plynnych mraden.

Chemické slofeni mezihvézdného plynu, urlené pfedeviim na ziklad€ absorp&nich
mezihvézdnych &ar, by neodpovidalo skutetnosti, jeZto prav& nejéetnéjsi prvek — vo-
dik — nenf{ jako absorbujici prvek pozorovén. Je to zcela pochopltelné nebot Balmerova
serie absorpénich dar, kterd by byld prIstupna pozorovéni, zde prakticky nevznikd
a absorptni &ary vodiku Lymanovy serie jsou v nedostupné &asti ultrafialového spektra.
Jsou tudiZ pozorovény toliko &ry prvki pozorovatelnjch v dostupné &isti spektra,
které oproti vodiku j jsou velmi mélo podetné (viz tab. 2.), jako je na piiklad sodik,jehoZ
dublet v Zlutém oboru je ne)lépe identifikovatelnou dvojici meznhvézdnych absorpénich
&ar, a lze pomoci nich stanovit i vzdilenost hvézdy.

O skutetném mnoZstvi vodiku dostdvime predstavu teprve tehdy, kdyZ pozorujeme -
difusni mlhoviny v &ife H,. Snadno zjistime, Ze. tyto_ mlhoviny jsou prakticky sloZené

- toliko z vodiku. O velkém mno¥stvi vodiku sv&d& i samo radiové zéfeni neutrilnfho
vodiku v oblasti M1é¢né drdhy. MozZno tedy fici, Ze protentudlni zastoupeni prvku v me-
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zihvézdném plynu je prakticky stejné jako ve hv&zdich, kde vodik dominuje oproti
ostatnim prvkim. Mluvime-li tedy o mezihvézdném plynu, jde téméf vidy o vodik.

Plynné mezihvézdné prostfedi délime na dvé .velké skupiny — oblasti — pro které
je charakteristické, zda vodik je ionisovdn & nikoli. Oblasti neutrilntho vodfku ozna-
&ujeme H I, oblasti ionisovaného plynu H I1. Oblasti H I jsou svym vyskytem zietelné
vaziny na spirdlni ramena, kde je dostatetné mno¥stvi Zhavych hvézd tfid 0 a B, které
Plyn ionisujf. Ukizalo se, Ze oblasti H II se vyskytujf ve tfech prostorové vzdilenych
mistech, tedy ve tfech odlehlych ramenech Galaxie. NejbliZif oblast H IT je ve sméru
od centra Galaxie ve vzdilenosti asi 300 parsec od Slunce a tihne se v délce asi 3000
parsec od galaktické délky 40° (souhvézdi Labuté) aZ ke galaktické délce 190° (k sou- -
tvézdi Velkého Psa), Sifka tohoto pésu nenf v&t{ né% 250 pc. Pati{ tam znémé mlhovina
Severni Amerika, Velki mihovina v Orionu a mlhoviny v okolf Persei a Orionis. Druhé

" "rameno je 02000 parsec déle mezi souhvézdim Cephea a BliZencii, Tam patii na p¥iklad

Znam4 asociace typu 0 v Perseu. Tieti oblast je ve vzdilenosti 1500 parsec od Slunce
ve sméru k centru Galaxie. Je pfiznatné, Ze v kaZdém tomto ramenu bylo nalezeno
kolem sedmi asociaci typu 0. Podle Oorta nazfvaji se tato ramena rameny Oriona,
Persea a Stielce.

Vysledky Miincha, ktery studoval v téchto smérech absorpéni linie mezihv€zdného
sodiku a vipniku, ukazujf, Ze i neutrdinf slozka mezihv¥zdného plynu, &ili oblasti H I,
jevi podobnou koncentraci v téchto ramenech. Radiélni rychlosti, nalezené z vy$e zmi-
nénych mezihvézdnych &ar, jsou — 7 km a — 46 km. To by naznaZovalo, %e by ramena
méla riznou radidlni rychlost — tak jak tomu skutené v disledku jejich pohybu kolerh
stfedu Galaxie musi byt. :

Podstatnym pfinosem pro studium rozloZeni pohybd a plynnych mezihvézdnych mas

* je studium oblasti H I radioastronomicky. V roce 1944 nalezl Van: de Hulst theore-

ticky, e neutrilni vodik musi emitovat &ru na vin& 21,1 cm, to jest na frekvenci
1420,4 Mc/sec. JelikoZ spin protonu mdZe mit riznou orientaci ke spinu ¢lektronu,
jsou v zékladnim stavu vodikového atomy moZné dvé energetické hladiny velmi. blizko
vedle sebe. Zména polohy spinu pak znamend vlastng pfechod na t¥chto hladinich
a atom vyzaf kvantum o nizké frekvenci na 21 cm vinéch. Zména polohy spinu je celkem

- nihodn4, bez vnéjiich pfitin, a nastane praimé&me u jednoho atomu v obdobf asi 107 let.

JestliZze tedy je v urlitém sméru veliké mnoZstvi neutrilnich vodikd atomu s velkou
volnou drahou, pak miiZeme pozorovat na spojitém pozadi radiového 3umu Galaxie
emisni ¢iru neutrilniho atomu. s . '

Van de Hulst, Muller a Oort v Holandsku vy3etfovali profil vodikové &iry
na 21,1 cm pomoci radioteleskg'o prim&ru 7,5 metru. Rozlifovaci schopnost. byla
kolem 2 obloukovych stupriti. Sifka zkoumané &isti spektra byla velmi mali — asi
40 kc/sec — a maximum pfijimané frekvence ménilo se béhem jedné minuty v rozsahu
26 kc/sec. Tim byly ziskiny profily vodikové &iry v riznych galaktickych délkich a ur-
Leny radidlni rychlosti mraden neutrdlniho vodiku. Profily vykazuji v nékterych smérech
rozitépeni &iry v disledku rozdilnych radidlnich rychlosti jednotlivych ramen, maximum
t&chto rozdild je 140 km/sec. o Yo

Tyto vysledky opét potvrdily, Ze i neutrilni mezihvézdny plyn je vAzén na spirdlni -
ramena v Orionu, Perseu a Stfelci. Priimérnd hustota. v 'oblastech H I-z radiovych mé-
feni je 1,4 atomu vodiku na krychlovy centimetr, v ramena Persea je hustota témé&f dva-
krét v&t3f — kolem 2,7 atomu vod{ku v cm®. Prostranstvi mezi rameny je téméf prizdné,

_ hustota je men3f neZ 0,1 atomu vodiku v krychlovém centimetru.

V Australiiistudovali Kerr, Hindman a Robinson vodikovou radiovou emisi
v Magellanovych mratnech. Zjistili, Ze celkovy obsah neutrilniho vodfku je zde pétkrét :

87



mendi neZ v sousednich Galaxiich, coZ odpovidd poméru celkové velikosti mracen ke
Galaxii. Hustota ve Velkém mraénu je asi 0,2 atomu vodiku v cm?.

Vodikova &4ra miiZe byt pozorovéna téZ jako ¢ira absorpéni ve spektrech isolovanych
radiovych zdrojd, coZ jiZz bylo ve dvou pfipadech zjisténo. ‘

3. Teplota a pohyby mezihv&zdného plynu

Teplota mezihvézdného plynu je oviem velicina, kterd se ponékud li§i od b&Zného
pojmu teploty, kterou fysiologicky pocitujeme. Teplotu mezihvézdného plynu nutno chi-
pat s hlediska kinetické theorie plynu, tedy jako energeticky obsah uréité oblasti v mezi~
hvézdném prostoru. Nestanovime zde teplotu néjakého téliska v prostoru, ktera neni ve
skute¢nosti vétsi nez 3° K, ale zjiStujeme teplotu, ktera odpovida rychlosti, jakou se plynné
astice pohybuji.

Zdrojem oteplovani mezihvézdného plynu je pfedev§im zéfeni hvézd. Zafeni za hranou
Lymanovy serie ionisuje neutrdlni atom vodiku, ze kterého se uvolni elektron, ktery
svou kinetickou energii zvySuje teplotu mezihvézdného prostiedi. Zahfivani je tim inten-
sivnéjdi, ¢im ve&tdi energii odpovidaji pohlcovana svételna kvanta. Ionisace je tedy proces,
ktery zahfiva mezihvézdny plyn.

Naproti tomu ochlazovini mezihvézdného plynu se muiZe dit procesem opaénym,
t. j. zachycovinim volnych elektroni atomy a vyzifenim odebrané energie elektront
ve formé vlastniho zafeni plynu. Tento proces se v plné mife uplatiiuje v difusnich
mlhovindch a v mlhovinich -planetirnich. Ochlazovani plynu se dé&je srdZkami atomt
s volnymi elektrony, pfi ¢emz atom je buzen z niZ§iho stavu do vyssiho.

Oba tyto procesy, které jsou rozho-
dujici pro tepelny rezim v mezihvézd-
ném prostredi, se li$i podstatné tim,
Ze se jich ucastni rdzné druhy atomda.
V prvém procesu maji dileZitou tlohu
atomy prvka nejcetnéjsich, tedy pre-
devS$im atomy vodiku. Pri druhém
procesu se vodik, alespoil v oblastech
malo hustych, nebude viibec podilet na
ochlazovini. Bude-li zde totiz vodik
prevazné v zdkladnim stavu, vyzaduje
buzeni z tohoto stavu na vys$i hla-
dinu energii 10 eV. Je pochopitelné,
Ze jen nepatrné mnoZstvi elektrond
bude mit tak velkou energii. Ochla-
zovani se bude tedy dit prostrednic-
tvim prvkd, které nevyzaduji pii
buzeni ze zdkladniho stavu tak velkych
energii.

Tak v oblastech, ve kterych je vodik
pfevdznou mérou ionisovan, bude
,;ochlazovadem* kyslik, kterému v jed-
nou ionisovaném stavu (kyslik je zde
také ionisovan) postaci 3,3 eV k dalSimu
buzeni. Ze zndmych ulinnych prifezi

Obr. 3. Nékolik prikladu absorpénich éar vapniku,
vlevo édra K a vpravo édra H. Mezihvézdné o v ve
éary se vyznaluji rozstépenim a jsou daleko ostvejsi pro atomy 0 I ‘muzeme vvypo’mtat

neZ Cdry, vznikajici ve hvézdné atmosfére. ztratu energie za jednotku Casu timto
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Obr. 4. Oblast mlééné drdhy v souhvézdi Labuté. Negativ pofizeny 120 cm Schmidtovou komorou
na Mzt. Palomaru v lerveném svétle (maximum kolem Hy). Na snimku jsou jasné patrna temnd
mraéna a difusni svitici oblak vodiku.



procesem. a tim i intensitu ochlazovéni. V okamZiku, kdy se pfiristek volnych elek-
troni procesem prvnim bude rovnat jejich Gbytku, pisobenému procesem druhym,
nastane tepelnd rovnovéiha. V oblastech H II, pro které tento pfipad pfichdzi pfede-
viim v uvahu, jetepelnd rovnoviha kolem 8 aZ 15 tisic stupiiu K.

V oblastech, ve kterych je vodik i ostatni prvky pfeviZné v neutrdlnim stavu, se ochla-
zeni musi Géastnit pfedeviim prvky s velmi nizkou budici energii. Jsou to pfedeviim
atomy uhliku a silikitu, které se zde téastni i do nsté miry ohfivini mezihvézdného
prosmdi Tepelni rovnovdha nastivd velmi rychlé pfi relativné velmi nizké teplotg.
Zd4 se, Ze teplota v oblastech neutrdlnfho vodiku nepfevySuje 50° K.

Ruzné teploty v ‘mezihvézdném plynu maji pochopiteln€ za -nisledek rizny tlak
a riiznou hustotu v oblastech H I a H II. Pravé tak jako v pozemské atmosféfe se sna¥
tlaky vyrovnat, tak i v mezihv&zdném prostiedi nastévaj{ pfesuny a pohyby mezihvézd-
nych plynnych mas. Pfedeviim nastivd zde turbulence, kterou moZno dokizat na zi-
kladé spektrogramii ziskanych pfed mnoha lety Adamsem na Mt. Wilsonu. Spektro-
gramy Cetnych hvézd B, o velk€ dispersi (asi 3 A/mm) ukazuji mezihvézdné absorp&ni
&ry rozit€pené na nkolik velmi blizkjch. Rozitépeni ¢ar odpovid4 rozdilu rychlosti
asi 10 km/sec. :

.. Blaauw nalezl na zéklad¢ vy$etfovini mezihvézdnych &ar Ca II a Na 1, Ze rozdé&leni
rad.lélnjch rychlostf v mezihvézdnych mragen vyhovuje funkci

-2
konst. e " °
kde 7 je primé&rny rozptyl radidlnich rychlosti, odvozenych z intersteldrnich ¢ar. Hod-
nota této velitiny se pohybuje okolo 5 aZ 8,5 km/sec.

Na zéklad® roziifenf radiové .emisni &iry neutrilniho vodiku byla nalezena hodnota
8,5 km/sec. Tyto rychlosti, které jsou vzijemnymi rychlostmi mezihvézdnych mraden,
nebo rychlostmi uvnitf vétdiho mratna muZeme povaZovat za rychlosti turbulent- .
niho pohybu. Laminirnf pohyb plynu zméni se v turbulenmi, jestliZe Reynoldsovo
&islo R, pro které plati vztah .

_ !l v
| R=37
je v&3i ne¥ 1000. Jednotlivé velidiny ve vztahu jsou: v rychlost proudu plynu, / polomér «
proudu, o; rychlost thermického pohybu éésue a A voln4 driha jednotlivé &4stice, Pro ob-
lasti H I je hodnota 4 = 10—* parsec, v; = 0,8 km/s. Ve vétSin& pi‘ipadﬁ skutetné miZe
byt hednota R v&tif neZ 1000 a turbulentni pohyby nutn& zde jsou. .

Podle Kolgomorovova zikona pro turbulenci v homogennim plynu plad Ze rozdily

rychlosti ve dvou &istech oblaku ve vzdilenosti d jsou im&rné hodnoté db. Podle riz-
" nych méfeni vychizi pro rozdily rychlosti mezihvézdnych mraden hodnota d®4, co
dostatetn® odpovid4 pozadavku zékona Kolgomorovova. Velké turbulentni rychlosti
jsou spojeny s t. zv. Gdernymi vlnami, které vznikajf pti vysokych Machovych &slech
{pomér rychlosti zvuku k rychlosti §ﬁ‘eni zhu$téni v plynu). Uderné viny jaksi uspofi-
daji pohyb mezihv&zdného plynu a bylo by moZno tim vysvétlit na pﬂklad ostfe ohrani-
&ené kontury né&kterych mlhovin,

Také nikteré zajimavé tvary difusnich mlhovin, pfipominajici chobot, je mono vy-
svétlit jediné prudkym pohybem mezihvézdného plynu do fidkého prostfedi. V roce
1950 ukézal experimentiln& Levis, Ze podobné jevy vznikajf na hladin€ vody, kterd se
prudce pohybuje do fiditho prostfedi. Theoreticky se touto otizkou,;zabyval neddvno
Frieman, a na zéklad¢ theoretickych wvah odvozenych z theorie o nestabilnosti Selné
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vrstvy hustifho prostfedi, které se rozpiné do hdﬁiho, odvodil tvary ‘,,chobotovitych*
mlhovin.

Dynamika mezihv&zdné hmoty, kters je ne)mlad%im odvétvim vﬁzkumu v astrofysice, -
bude mit v nejbliZiich letech velky vyznam pfi ob)asﬁovini néktcrich procesty, spojenych
se vznikem hvézd z mezihvézdné hmoty.

MIROSLAV PLAVEC
(Astronomicky dstav CSAV)

VYBUCHY V KOMETACH A VZNIK
~ METEORICKYCH ROJU

Tento ldnek volné navasuje na &ldnek Dr V. Vanyska-,,Fysikdlni

- struktura komet", uvefejnéng v tomto Lasopise, rol. I (1956), &. 2, str.

156 a d. Prosim tendfe, aby si podle mo¥nosti d¥ve proletl &ldnek Va-

“nyskiv, z néhos, pokud jde o néhkteré zdkladn{ poznatky o kometdch,
vychézim M. P.

R. 1927 objevil Schwassmann-Wachmann kometu, kterd upoutala pozornost
tim, Ze jeji driha se podstatné li¥f od typické dréhy komety. Normélni driha komet
je elipsa o velmi znatné vystfednosti, mnohdy nerozeznatelné od paraboly. Nov& obje-
ven# kometa viak méla vystfednost jen 0,135, takde jejf driha je pom&rng blizké kruZnici.
Obih4 v period® 16,4 let v oblasti mezi Jupiterem a Saturnem; v perihelu je vzdilena
od Slunce 5,5 astronomickych )ednotek v afelu 7,4.

Velmi zéhy se viak objevila jind, jest& pozomhodnéysi anomalie komety Schwassmann
‘Wachmannovy: kometa ménf &as od &asu prudce svoy jasnost. Je znfmo, e jasnost
komet velmi vyrazn& zévisi na vzdilenosti od Slunce; obvykle se d4 intensita jejich z4-
fenf vyjadfit empiricky vzorcem f = Ijr— d—*, kde r je vzdilenost od Slunce a expo-
nent n mivd hodnoty mezi 2 aZ 8, ne)éasﬂ&)x kolem 4, a d je vzdilenost od Zemé&, JestliZe -
viak tento vzorec aphkulunc na. jasnost komety Schwassmann-Wachmannovy ukéZe
se, Ze by jeji jasnost méla kolfsat velmi poviovne v rozmezf asi 1,5 hvézdné velikosti.
Ve skutetnosti se viak pozoruji prudké vykyvy aZ o 5 hvézdnych velikostf, co odpovid4.
poméru intensit 1 : 100. Tak na pf. r. 1933 méla dne 5. ledna -kometa jasnost 177, ale
20. ledna ji% 12,57, 24, ledna 12m, nade% se b&hem tinora a bfezna pozvolna vracela k pﬁ-
vodnf jasnosti. Za 12 let bylo takovych vybuchi pozorovano 11. Byla vyslovena domnénka,
%e prudky vzrist jasnosti-komety Schwassmann-Wachmannovy je zpiisoben tfinkem
aktivnich center na Slunci. Nqspolehhvé)ﬂ analysu provedl N. Richter ze Sonnebergu.
Na osmi vzplanutich jasnosti kofnety z let' 1939—1950 ukézal zfetelnou korelaci mezi
vybuchy komety a pozemskymi magnetickymi boufemi. Je znémo, %e magnetické boufe
" jsou zpusobeny proudem elektncky nabi korpuskulf, vyvrienych z aktivnich center
na Slunci. Richter upozoriiuje, Ze ve pﬁptdbch ‘byla kometa blizko oposice, t. j.
tyZ proud korpuskulf mohl zasihneut i kometu. Richter. z' &asového posunuti
mezi magnetickou boufi-a odpovidsjicim vybuchem odvodil rychiost korpuskuli na
750—1000 km/s, coZ velmi dobfe sduhlas{ s rychlostml, které byly odvozeny z opoi-
déni pozemskych jevis oproti Slunenim erupcim. :

Vieobecné se soudilo, %e. kometa Schwassmann-Wachmannova je svymi vjbuchy
: vy)lmkou mezi' kometami. Ale v novej8f prici Richter {1} ukézal, Ze ndhls vzplanuti
jasnosti u komet nejsou vzicnosf. Studoval 358 komet z let- 1880—1947 & nagel 12 za-
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