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ASTROFIZYKA NEUTRINO WA

JERZY JATCZAK

HEFOTPMHHAFI ACTPO$SM3MKA

E*H flTMaK

Pe3iOMe

PaccMaTpMBaioTca nponecchbi 06pa30BaHHn kocmmmbckhx HefrrpMH h aHTM-
HefiTpHH: aflepHbie peakUHM b 3Be3flax, npouecc - IIRCA, yHMBepca~“bHoe $ep-
MMeBCKOe B3aHM.OfleOCTBHe 3JieKTpOH - HeWTpMHO H B3aMMOflefiCTBMe KOCMM-
necKoro H3JiyMeHMfl C BemecTBOM. B 3Be3flax C bhcokoB TeMiiepaTypoft h iuiot-
HOCTbK) 3HeprHH yHOCMMafl HefiTpMHaMH npeBbiUiaeT 06WMHyK) $OTOHHyiO CB6TM-
MOCTb. M3%iyMeHMe SHeprHH 3Be3fl HefiTpHHHbIMM napaMM npeacTaB”seT Hurepec
npw paccMOTpeHHH 3Be3A b noclieflHefi CTaflHH sbojiiohhh. Bo3mo>kho, mto iijiot-
HOCTb SHeprHH HeilTDHH H aHTHHetiTpHH BO BcelieHHOft CpaBHHMa C nJIOTHOCTbK)
SHeprHH HyKlJieoHOB, hjih oojibiue ee.

NEUTRINO ASTROPHYSICS
Abstract

The processes of cosmic neutrinos and antineutrinos production: nuclear
reactions in stars, URCA-process, universal Fermi interaction between electron
and neutrino and interactions of cosmic rays with atomic nuclei are considered.
At high values of the density and temperature of stars neutrino energy losses
may be larger than the amount of energy which is carried off as a result of
photon radiation.Energy emission from stars by neutrino pairs may be of interest
for studying stars in their last stage of evolution. It is possible that energy
density of neutrinos and antineutrinos in the universe is comparable to or
higher than the nucleon energy density.
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1. WSTEP

W ostatnich latach jestesmy s$wiadkami narodzin nowego, fascynujgcego
dziatlu nauki — astrofizyki neutrinowej. Przyczynily sie do tego prace teore-
tyczne nad stabymi oddzialywaniami oraz eksperymenty neutrinowe przeprowa-
dzane w najwiekszych laboratoriach Swiata. Wraz z gwattownym wzrostem za-
interesowania neutrinami zwr6cono uwage na doniostg role, jaka przypuszczal-
nie odgrywajg one we Wszechswiecie. Juz pierwsze og6lne rozwazania wskazu-
ja na to, ze caly Wszechswiat jest wypetniony tymi czastkami. Tworzg one
olbrzymi ocean neutrin kosmicznych. Prowadzone na szerokg skale badania
z pewnoscig pozwolg rozwigza¢ wiele tajemnic i rzucg nowe $wiatto na proble-
my kosmologiczne. Wystarczy powiedzie¢, ze istniejg przestanki wskazujace,
iz gestos¢ energii wystepujacej we WszechsSwiecie w postaci neutrin i anty-
neutrin moze znacznie przekroczy¢ gestos$¢ energii wystepujacej w formie ma-
terii widzialnej.

Neutrina kosmiczne generowane sg przez gwiazdy oraz podczas oddziaty-
wania czastek pierwotnego promieniowania kosmicznego z materig. We wnetrzu
gwiazd powstajag one w wyniku zachodzacych reakcji termojadrowych, przemian
jadrowych produktéw reakcji, procesu URGA, proces6w opartych na uniwer-
salnym oddziatywaniu Fermiego i p'odczas rozpadu skwantowanych fal plazmy.
Bardzo interesujgcym problemem jest udziat neutrinowego promieniowania
gwiazd w ich ogélnym bilansie energetycznym oraz jego wplyw na ewolucje
gwiazd. Potezny strumien neutrin, wysytany z wnetrza gwiazd czy odlegtych
galaktyk, dociera do powierzchni Ziemi bez zmiany kierunku i bez strat energii.
Stanowi on bogate zrodito informacji o Wszech$wiecie, o warunkach panujgcych
we wnetrzu gwiazd.

Doswiadczenia przeprowadzane nad detekcja neutrin kogmicznych sg pierw-
szymi krokami stawianymi przez astronomie neutrinowa.

2. PRZEMIANY JADROWE JAKO ZRODLA NEUTRIN

W czasie ewolucji gwiazdy nastepuje szereg proceséw jadrowych, ktore
sg gtownymi zroédtami energii wydzielanej na zewnatrz. Procesy te polegaja
na spalaniu kolejnych pierwiastkéw. Reakcjom termonuklearnym, zachodzgacym
we wnetrzu gwiazd i nastepujacym po nich innym przemianom jadrowym, towa-
rzyszy powstawanie duzej liczby neutrin.

Spalanie wodoru. Juz pierwsza reakcja cyklu protonowo-protonowego
[1. 2, 3, 4] prowadzi do emisji neutrin wg schematu:

p+D & J+ e+ +v (€]
lub

p+p+e- >d+y, @

gdzie: p — proton, d — deuteron, e~ — elektron, e+ — pozyton, v —neutrino.
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Emitowane neutrina mogg uzyskaé¢ maksymalng energig ok. 0,42 MeV. Wdal-
szych etapach zachodzg nastepujace reakcje [4], podczas ktérych emitowane
sg neutrina:

He +4He - e +y (3)

Li+v
Be +e -*4 4)

Tie+p »3B +y
®)

B - “Be* +e++v.

Réwniez podczas cyklu weglowo-azotowego [3, 6, 7] generowane sg neutrina
w wyniku rozpadu J3+ izotopdw azotu i tlenu:

p *UN+y
“N »>4*C +e++v ©
MN+p =+ 5 +y
)

1D vIN +c++ W
Rozpatrywane reakcje (1) ...(7) majg wtasnie miejsce na StofAcu. Emisja
neutrin nie konczy sie jednak na tych reakcjach. Wpozniejszych fazach ewolu-
cji gwiazdy mozna znalezé duzo przemian jagdrowych stanowigcych Zrdédio jej
promieniowania neutrinowego. W skrocie rozpatrzymy te procesy.
Proces a [8, 9, 10]. Wwyniku zachodzacych reakcji (y, a) np.:
JNe +y - 180 +a (8)
pojawiaja sie w gwiezdzie czgstki a o duzej energii. Mogg one zapoczatkowac

proces a, polegajacy na syntezie pierwiastkbw ciezszych od JNe poprzez
reakcje (a, y). Wkoncowej fazie tego procesu zachodzg reakcje:

4Ca +a - MTi +y
MTi +e~ - MSc +v 9)

M5c - HMCa +e+ +v.
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Moze sie réwniez zdarzy¢, ze jadro 4Ti nie wychwyci elektronu, lecz ulegnie
reakcji (o, y):

"Ti +a -"Cr +y
"Cr - 4V +e++v (10
*V X«'Ti +e++v.

W obu przypadkach proces a prowadzi do powstania neutrin badZz podczas
wychwytu elektronu, badz w rezultacie rozpadu P+

Proces r [7, 11], Podczas zachodzacych we wnetrzu gwiazdy reakcji jg-
drowych typu (a, n) powstaje duza liczba swobodnych neutronéw [7, 8, 9, 17]
W astrofizyce jagdrowej ?namy wiele takich reakcji, np.:

UC +a - 180 +n
(11)
2Ne +a - “Mg +n.

W ten sposob tworzy sie gaz neutronowy, w ktérym neutrony majg energie
dochodzacg do kilkuset keV. Stwarza to dogodne warunki dla oddziatywania

z

Rys. 1 Przebieg procesu r przy krytycznej energii wigzania neutronu Qn = MeV
i Qn = 30 MeV [12]

jader niektorych izotopéw z neutronami, m.in. moze zaj$¢ radiacyjny wychwyt
neutronu, stanowiagcy poczatek fancucha przemian jadrowych prowadzacych do
powstania nowych izotopéw. Istniejg dwa takie tahncuchy przemian, podczas
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ktérych generowane sg neutrina —sg to procesy r i S. W przypadku procesu r
tancuch przemian prowadzacy do wzrostu koncentracji ciezszych izotopéw skta-
da sie z szeregu nastepujacych po sobie szybkich wychwytéw neutronéw. Inter-
wat czasu miedzy kolejnymi wychwytami jest zbyt maty, aby jadro mogto ulec
przemianie ft. Po szybkim wychwycie Kkilku neutrondw nastepuje stabilizacja
jadra na skutek rozpadéw P*, podczas ktorych emitowane sg antyneutrina. Prze-
bieg procesu r zalezy od wartosci krytycznej energii wigzania neutronu, co
przedstawiono na rys. 1.

Proces s [7, 13, 14]. Lancuch przemian tworzacych proces s sktada sie
z kolejno nastepujacych po sobie

a) powolnego wychwytu neutronu (n,yiktéry prowadzi do powstania nietrwa-
tego jadra,

b) rozpadu P~ nowo powstatego jadra, potgczonego z emisjg antyneutrina.

Wychwyty neutronéw przez jadro zachodzag w takim odstepie czasu, aby mo-
glo ono ulec rozpadowi (3~ przed nastepnym wychwytem. Dzigki temu proce-
sowi nastepuje réwniez wzrost koncentracji ciezszych izotopéw. Na rys. 2 po-

Rys. 2. Zalezno$¢ iloczynu No dla procesu s od liczby masowej A. N —wzgledne roz-
powszechnienie danego izotopu (N = 10* dla Si), a —przekrdj czynny na wychwyt neutro-
néw w procesie S [121

kazano zalezno$¢ iloczynu Na od liczby masowej A izotopu (/V —rozpowszech-
nienie danego izotopu, a — przekrdj czynny na wychwyt neutronu). Zaréwno
podczas procesu s jak i r generowane sg antyneutrina, gdyz w cyklu przemian
tworzacych te procesy zachodzi zamiana neutronu w proton poprzez rozpad {} :

n ¢p+e +v. (12)
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Proces p. Wiekszo$¢ ciezkich pierwiastkbw moze zostaé¢ wytworzona
w procesie s lub procesie r. Niemniej jednak istnieje szereg bogatych w pro-
tony izotopéw ciezkich pierwiastkow, ktérych powstania nie mozna im przypi-
sa¢. Dopiero proces p, sktadajacy sie z reakcji (p, y) i (y, n) moze wyjasni¢
ich pochodzenie [15, 16]. Poticzas radiacyjnego wychwytu protonu p przez jadro

EN ciezkiego pi3rwiastka otrzymuje sie nowe jadro 2 +"* ktére moze ulec:
a) reakcji (p, y),
b) Ty, n),

c) rozpadowi P+
W tym ostatnim przebieg procesu:

ZN+P - 2+}N+y
13

ZIN - AVN+e++y

prowadzi do emisji neutrin v.

Proces p zachodzi w temperaturze od 2 do 3 « 10’ °K i przy gestos$ci wodoru
od 10 do 100 g/cm\

Proces x. Jest on odpowiedzialny za powstanie nastepujacych izotopéw
*H, ‘Li, 7Li, 9Be, 0B i “B. Rozwazania przeprowadzone przez Fowlera,
Greensteina i Hoyle’a [17] wskazuja, ze pochodzenia tych pierwiastkéw
nie mozna wytlumaczyé catkowicie przez rozszczepienie ciezkich jader. Wy-
suwane sg sugestie, ze grupa lekkich pierwiastkéw od do UB powstaje
w reakcjach (n, y), (n, a) i (p, a) [7, 12]. Produkty niektérych z tych reakcji
sg nietrwate i ulegaja przemianie (5 np.:

‘Li +n »JH +a
14)
'H *'He +e- +v

3. PROCES URCA

W gwiazdach o temperaturze T ~ 10* °K i gestosci p = 10* g/cm3neutrina sa
emitowane m.in. w rezultacie procesu URCA*. Rola tego procesu w astrofizyce
zostata przeanalizowana juz w 1941 r. przez G. Gamowa i M. Schoen-
berga [18]. W efekcie wychwytu elektronu e~ przez jadro *N powstaje nietrwa-
te jadro 2 _|N, ktoére uleiga rozpadowi 3 . Mozna to zapisa¢ w postaci:

+e- - Z-AN +w» (15)

‘ Dziwna nazwa procesu URCA wywodzi sie od kasyna gry URCA w Rio de Janeiro.
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zZ4N ZN +c—+v. (15)

Przy bardzo wysokich temperaturach, gdy kT = mc2, we wnetrzu gwiazd kreo-
wane sg pary e, e+ WoOwczas stabilizacja jader Z_*N odbywa sie réwniez
przez wychwyt pozytonu [15]:

Z AN +e+ *EN +v. (16)

Pozyton moze jednak zosta¢ wychwycony nie tylko przez nietrwale jadro

Z-"N, ale réwniez przez jadro ZN. W tej sytuacji przebieg procesu URCA wy-,
glada nastepujaco:

ZN + et - Z#AN +v

Z+AN " an +ct++v (17)

Z+"N +e -+ +v.

Zaréwno w przypadku (15), (16), jak i (17) powstajg neutrina i antyneutrina,
ktore w czasie 1 sek z objetosci 1 cm3unosza energie Q:
a)dla kT « mc2 KT « Q

b) dla kT » mc2 kT » Q

NN{SA .
tff\mc? ~ (187
gdzie: B i C —wspotczynniki state, Q —energia rozpadu, t—pdtokres rozpadu,
f - pewna funkcja A i Z, k —stata Boltzmana, m —masa elektronu, c — pred-
kos¢ Swiatta.

Z uwagi na prég energetyczny procesu URCA, jasnos$¢ neutrinowa gwiazdy
dla tego procesu zalezy od skiadu i koncentracji poszczegdélnych izotopéw.
Przy temperaturze 10’ °K i gestosci materii 105—10° g/cm’ moc neutrinowego
promieniowania URCA emitowanego z 1 g materii wynosi 104—106 erg/g.sek [21].

4. EMISJA PAR v v PODCZAS ANIHILACIJI e”, €’

W czasie réznorodnych przemian jadrowych, jakie zachodza w centralnej
czesci gwiazdy, wytwarzane sa duze ilosci elektronéw i pozytonéw. Powstaja
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one w wyniku badz rozpadu fi, badZz tworzenia par e~, e+ przez wysokoenerge-
tyczne fotony. Pozytony w obecnosci gazu elektronowego zyja bardzo krétko.
Podczas wzajemnego oddziatywania elektronu e~ z pozytonem e+ nastepuje
zjawisko anihilacji. Elektron i pozyton znikaja, natomiast powstajg dwa fotony:

e-+e+ - 2vy. (29

W ostatnich latach na skutek rozwoju teorii stabych oddziatywan, a w szcze-
gélnosci pratf R.P. Feynmana i M. Gell-Manna [22], zwr6cono uwage, ze
istniejg stabe oddzialywania miedzy elektronem i neutrinem. Mozna wiec moéwic
o anihilacji elektronu z pozytonem, potgczonej z emisjg pary neutrino—anty-
neutrino [23]:

cC-tet +v+v. (20)

H.Y. Chiu [24] obliczyt catkowity przekr6j czynn) na emisje neutrin ani-
hilacyjnych:

a=15¢10-~— p-an*, (21)

Cc

gdzie: E — catkowita energia elektronu i pozytonu w ukladzie $rodka mas,
v —wzgledna predkos$¢ elektronu i pozytonu w uktadzie $rodka mas.

Eksperymentalne stwierdzenie w warunkach ziemskich, czy rzeczywiscie
zachodzi emisja par v v w procesie anihilacji jest na razie niemozliwe. Skia-
daja sie na to dwie przyczyny:

a) mate prawdopodobienstwo emisji par v podczas anihilacji (w poréwnaniu
z prawdopodobienstwem emisji fotondw),

b) trudnosci w detekcji samych neutrin.

Inaczej jednak wyglada sprawa w przypadku gwiazd, gdzie panuja warunki
odmienne od ziemskich. Z uwagi na bardzo wysoka temperature i duza gestos¢
matem neutrina anihilacyjne moga miec¢ istotne znaczenie w procesie wydzie-
lania energii. H.Y. Chiu i P. Morrison [23] pierwsi zwrocili uwage na do-
niostg ich role w ogoélnym bilansie energetycznym gwiazdy. Przy temperatu-
rze 10* °K i gestosci materii 10° g/cms catkowita energia unoszona z gwiazdy
w czasie 1 sek przez neutrina anihilacyjne, czyli tzw. jasno$¢ neutrinowa
gwiazdy dla procesu (20) przekracza znacznie jasno$¢ fotonowa. W tabeli 1
przedstawione sg wyniki ohliczen energii emitowanej w czasie 1sek z 1 g
materii przez neutrina anihilacyjne oraz czas potrzebny na strate catkowi-
tej energii cieplnej gwiazdy w rezultacie emisji neutrin. H.Y. Chiu i R.C.
Stabler [25] podali doktadne wzory na obliczenie tych strat energetycznych
Sa one zebrane w tabeli 2.
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Tabela 1

Straty energetyczne wywotane emisjg neutrin anihilacyjnych
z materii o gestosci 10* g/cm*

Temperatura Straty energety czne C zas relaksacji

1°K] [erg/g.sek] [sek]
5* 10* 10°-7 10u
1 »10« 10> 10*
2-10’ 10* & 10*
2,5.10* 10 &* 10*
C m relaksacji — czas potrzebny do wydzielenia catkowitej energii cieplnej gwiazdy po-

przez emisje neutrin anihilacyjnych.

Tabel a 2

Gaz elektronowy niezdegenerowany

Przypadek relatywistyczny
m« T,Ef 4T

Przypadek nierelatywistyczny

Ep T« m

Gaz elektronowy zdegenerowany
Przypadek relatywistyczny Ir\ /EA] 7 ef\
Tm« Ep

Przypadek nierelaty wisty czny (TV* !/ 2m +Ef

T« Epem 451 io*; Plsov  t

gdzie ¢ “k m1.

5. NEUTRINOWE PROMIENIOWANIE HAMOWANIA

Swobodne elektrony w gwie&dzie tworzg gaz elektronowy, ktéry w zalezno-
sci od panujacych warunkéw moze by¢ zdegenerowany lub niezdegenerowany.
Jezeli szybki elektron oddziatywa z polem kulombowskim jadra, to woéwczas
czesé swojej energii oddaje on w postaci promieniowania hamowania® Podczas
tego oddziatywania zamiast emisji fotonu moze nastgpi¢ kreacja pary vv:

e~ +Z -*e“ +Z'+Vv+V. (22)
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Proces ten przez analogig do fotonowego promieniowania hamowania nazwa-
no neutrinowym promieniowaniem hamowania [26]. Powstanie pary vv w wyniku
(22) mozna interpretowa¢ w ten sposéb, ze zamiast emisji fotonu mamy do czy-
nienia z wirtualng para e i e+ ktéra w rezultacie anihilacji daje neutrino
i antyneutrino. G.M. Gandelman i W.S. Pinajew [27] obliczyli catkowity
przekréj czynny na emisje neutrinowege promieniowania hamowania:

a=35° 10'2Z2E3cm] (23)
gdzie: Z —liczba porzadkowa jadra, E —energia poczgtkowa elektronu.

Tabela 3

Gestos$¢ mocy neutrinowego promieniowania hamowania (p = 10s g/ cms)

Gaz elektronowy Temperatura
TkeV] [erg/cm3 sek]
1 1,41« 10'1
5 1,17« 102
Z )
degenero wany 10 466+ 10
20 1,20 < 106
30 3,05* 10”
40 1,10 » 10*
Niezdegenerowany 50 3,05* 10»
70 1,38. 109
100 6,87* 10

Wyniki obliczen gestos$ci mocy neutrinowego promieniowania hamowania, wy-
konane przez W.l. Ritusa [28] dla gestosci materii 10* g/cm* i réznych tem-
peratur, zebrane sa w tabeli 3. Jasnos$¢ neutrinowa gwiazdy dla tego procesu
okreslona jest wzorem:

r 0,5
L =09 10 °°° (24)

Me M 15 T

gdzie: — - 1LCZ/A.,—IC.(Z +1)/A., —= £ CZ-V4., C, — koncentra-

\le i1 M i1 1 11 <tk wE X
cja jader o liczbie porzadkowej Zz i liczbie masowej A" Tc —temperatura cen-
trum gwiazdy, pc —gestos$¢ materii w centrum gwiazdy.

Energia unoszona przez pary vv emitowane podczas procesu (22) moze
setki i tysigce razy przewyzszyC energie wydzielang z gwiazdy w postaci foto-
néw. Taka sytuacje mamy w przypadku gwiazd o duzej gestosci materii i wyso-
kiej temperaturze, w sktad ktérych wchodza ciezkie izotopy. Oznaczmy stosunek
jasnosci neutrinowej do fotonowej przez:
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Na rys. 3 przedstawiono graficznie wartosci pc i Tc, dla ktérych a = 2 __ -10.
Juz przy Te = 100 keV i pc = 2 « 106 g/cni3 jasno$¢ neutrinowa jest sto razy
wieksza od fotonowej. Proces ten odgrywa wazng rolg w przypadku biatych
kartow.

Rys. 3. Wartosci pc i Tc, dla ktérych a = -10, ... 2, gdzie L~/Lf = 10*.Prosta AB roz-
dziela obszary, w Kktérych gaz elektronowy jest zdegenerowany i niezdegenerowany.
Prosta BC stanowi granice, dla ktérej ci$nienie Swiatta jest réwne cisnieniu materii [27]
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6. PROCES REKOMBINACII

Przy wysokiej temperaturze, jaka panuje we wnetrzu gwiazdy, materia znaj-
duje sie w stanie catkowitej tub czesciowej jonizacji. Istnienie swobodnych
elektronébw w postaci gazu elektronowego sprzyja procesowi rekombinacji. Je-
dnak czas zycia elektronéw na orbicie jest bardzo krotki, gdyz zjawisko foto-
elektryczne powoduje powtdrng jonizacje. Ustala sie stan réwnowagi dynamicz-
nej. Zachodzacy proces rekombinacji zjonizowanych atoméw moze, wg W.S. P i-
najewa [20], prowadzi¢ do powstania par vv:

e.w Fe*w +v +v, (26)

gdzie: esw —elektron swobodny, exyl — elektron zwigzany.
Przekréj czynny na emisje par vv w wyniku (26) jest rowny:

a= a0 ZsJ(fe +/), 27)
gdzie: o = 0,76 * 10'556 cm\ Ee — energia kinetyczna elektronu w mcJ, | —ener-
gia jonizacji w mcl v — predkos¢ elektronu, ¢ — predko$¢ swiatta, Z — liczba

porzadkowa.
Gesto$¢ mocy neutrinowego promieniowania wywotanego przez rekombinacje
WYynosi:

_ 456+ 10"
mc
f=[1+320/1P-VZpl*1
gdzie: NQ —liczba Avogadro, p — gesto$é materii, T — temperatura, i —stata
Boltzmgna, A —liczba masowa.

W szczeg6lnosci dla zdegenerowanego gazu elektronowego, speiniajagcego
warunek Ep » KT otrzymuje sie:

9= 145+ 10- Z4(j) ‘0~ P,0/*exp (29)

gdzie: EF —poziom Fermiego.

Neutrinowe promieniowanie generowane podczas rekombinacji ma istotne
znaczenie dla biatych kaitéw. W przypadku, gdy temperatura w centrum gwiazdy
wynosi 5—10 keV, gesto$s¢ materii 10~ 104 g/ém’ i Z - 12, jasno$¢ neutrinowa
gwiazdy przekracza fotonowa.

7. PRODUKCJA PAR v3 PRZEZ FOTONY

W czasie dlugotrwalej ewolucji gwiazdy przebiega duzo reakcji jadrowych,
prowadzacych bezposrednio do emisji promieniowania y, np. reakcje (p, Y),
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(m, y), (a, y), badz tez dajgcych w efekcie wtérnym jadra w stanie wzbudzonym.
Liczba fotonéw w jednostce objetosci ros$nie bardzo szybko wraz z temperatura,
tak ze moze przekroczy¢ liczbe zawartych w niej elektronéw i jader. Fotony
emitowane we wnetrzu gwiazdy o wysokiej temperaturze i gestosci materii od-
bywajg dtugg wedréwke zanim jg opuszczg. W czasie tej wedréwki oddziatujg
z materig oraz same z soba.

Oddziatywanie vyy. Zgodnie z pracami [23, 29, 30] zderzenie dwoch
fotonbw moze prowadzi¢ do kreacji par vv. Produkcja neutrin i antyneutrin
w przypadku oddziatywania yy moze odbywaé sie dwiema drogami:

y+y - vVv+v (30)
y+y -»y +v+itf. (300

Catkowite przekroje czynne na powstanie par vv wynoszg odpowiednio:

G
a - “i (31)
dla coj, cof « m\
w i 202%7) <w
dla to« m,
_ T* 1 _
gdzie: G — » mp — masa protonu, a = m ~ energia fotonu, m — ma-

sa elektronu.
Natomiast gestosci mocy neutrinowego promieniowania generowanego przy
oddziatywaniu yy sg réwne:
e = 1,8 + 10-* r (32)
q= 1,7 « 10> T17 (320
Oddziatywanie fotonu z elektronem i jgdrem. Podczas oddzia-
tywania fotonéw z elektronami i jadrami moze nastgpi¢ fotoprodukcja par na
elektronie [23, 25, 28] i na jadrze [30]:

y+e -*e'+v+v (33)

y+2Z - Z'+v +\. (330
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Catkowite przekroje czynne dla tych proceséw sa odpowiednio réwne:

a=113 «10-4/ - ~ (34)
\me

a = 340
576_rr522a26200. (

Energia unoszona z gwiazdy w czasie 1 sek przez neutrinowe promieniowa-
nie emitowalie w procesach (33) i (330 wynosi:

L =1,45%10“ n € n"15p w57 *s (35)

(350

gdzie oznaczenia, jak we wzorze (24).

Na rys. 4 przedstawiono wartosci Srednie gestosci i temperatury, przy

ktorych jasnos$é‘neutrinowa gwiazdy dla fotoneutrin jest réwna jasnosci fotono-

TPKJ

Rys. 4. Wykres wartosci p i T, dla ktérych moc fotoneutrinowego promieniowania gwiazdy
jest réwna jej jasnosci fotonowej. Prosta AB — granica podziala gaza elektronowego na
zdegeneiowany i niezdegenerowany [28]



Astrofizyka neutrinowo 7

wej. W przypadku niezdegenerowanego gazu elektronowego, gdy Srednia gestosc
materii wynosi 105 g/cms a Srednia temperatura ok. 50 keV, gesto$¢ mocy pro-
mieniowania neutrinowego generowanego w procesie (33) jest réwna 6,5 ¢ 1010
erg/cm5 sek. Dla procesu fotoprodukcji na jadrze jasno$¢ neutrinowa gwiazdy
przewyzsza jasnos¢ fotonowg, gdy pc = 10sg/cm’ a Tc> 30 keV.

8. NEUTRINA GENEROWANE PRZEZ PROMIENIOWANIE KOSMICZNE

W catym Wszechswiecie rozprzestrzenione jest pierwotne promieniowanie
kosmiczne. Gesto$¢ energii promieniowania kosmicznego w naszej Galaktyce
wynosi ok. 1 eV/cmJ, a zatem jest poréwnywalna z gestosciag energii $wietlnej,
energii pola magnetycznego, czy tez energii ruchu pytu miedzygwiezdnego.
Sktad chemiczny tego promieniowania przedstawiony jest w tabeli 4 [31]. Cza-
stki pierwotnego promieniowania kosmicznego osiggaja fantastyczne energie
rzedu 10D eV [32]. W wyniku oddziatywania tych czastek z materig
miedzygwiezdng produkowane sg mezony /C* i w-. Czas zycia powstatych
mezonow jest bardzo krotki i wynosi ok. 10*' sek. Jezeli w tym czasie mezony

i tt* nie oddziatlywaja z innymi jadrami, wowczas ulegajg rozpadowi potg-
czonemu z emisjg neutrin i antyneutrin:

K* - il (ez) +v (0

(36)
T *H=+v(v),

gdzie: u ——mezony n .

Tabela 4

Sktad chemiczny pierwotnego promieniowania kosmicznego

Natezenie Liczba nu-i
Grupa z A I [czastki/ma ste- kleonéw w stru- 1/1H
rad sekl mieniu
P 1 1 1300 1300 520
a 2 4 88 352 35
L 3-5 10 19 . 19 0,76
M 6-9 14 5,6 78 2,24
H > 10 31 .2,5 78 1
VH > 20 51 0,7 35 0,28

Réwniez mezony n, powstajgce w wyniku rozpadu mezonéw K i «, majg
bardzo kroétki czas zycia ok. 10*6 sek. Podczas ich rozpadu powstajg takze
neutrina i antyneutrina:

M” >e- +Vv +V. (37)
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Neutrina generowane w konsekwencji oddziatywania czastek pierwotnego
promieniowania kosmicznego z materig maja bardzo duze energie w pordéwnaniu
z neutrinami gwiezdnymi. Energie ich moga przekroczy¢ wartos¢ 1010 eV. Stru-

Rys. 5. Widmo energetyczne neutrin generowanych przez promienie kosmiczne w atmo-
sferze: 1-neutrina pochodzace z rozpadu mezonéw 2 — neutrina pochodzace z rozpa-
du mezonéw p -« 3 —suma krzywych 1i 2 [34]

mienn tych neutrin jest niewielki ze wzgledu na bardzo malg gestos¢ materii
we Wszech$wiecie, wynoszacg ok. 10" g/cm3 oraz matg warto$¢ strumienia
czastek pierwotnego promieniowania kosmicznego — 0,2 czastki/cm2 [33]. Do-
ktadne obliczenie wartosci strumienia tych neutrin jest na razie klopotliwe
z uwagi na skromne informacje co do aktu oddziatywania wysokoenergetycznych
czastek z materiag miedzygwiezdng. Z tych samych wzgledéw niemozliwa jest
ocena ich widma energetycznego. Pierwotne promieniowanie kosmiczne docho-
dzace do gdérnych warstw atmosfery ziemskiej oddziatywa z jadrami pierwiast-
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kéw zawartych w atmosferze. Zachodza woéwczas zjawiska podobne, jak przy
oddziatywaniu z jadrami materii miedzygwiezdnej. W rezultacie rozpadéw mezo-
now K-, Tr~ i generowany jest strumien neutrin i antyneutrin. Zacepin
i Kuzmin [34] obliczyli warto$¢ strumienia neutrin i antyneutrin emitowa-
nych podczas rozpadu mezon6éw tt- i p- oraz ich widmo energetyczne. Na rys 5
przedstawiono graficznie widmo energetyczne tych neutrin dla kata G = 0°.
Orientacyjnie mozna podaé, ze strumien neutrin o energii wiekszej od 109 eV
wynosi ok. 10"2 v+v/cm2sek*sterad. W rzeczywistosci wartos¢ tego strumienia
jest wieksza, gdyz nalezy jeszcze uwzgledni¢ neutrina pochodzace z rozpadu
mezondéw K.

9. ROLA NEUTRINOWEGO PROMIENIOWANIA. GWIAZDY

Neutrinowe promieniowanie gwiazdy powaznie partycypuje w jej ogolnym
bilansie energetycznym. Rola ,,o0kna neutrinowego” w unoszeniu energii z gwia-
zdy zalezy od etapu ewolucji, na ktéorym sie ona znajduje. Jasno$¢ neutrinowa
gwiazdy i jej stosunek do jasnosci fotonowej zalezy od temperatury, gestosci
i skladu izotopowego materii. W pierwszej fazie rozwoju neutrina produkowane
podczas cyklu protonowo-protonowego i cyklu weglowo-azotowego unoszg ze
sobg tylKo niewielkg cze$s¢ wyzwalanej energii, np. w przypadku cyklu weglo-
wo-azotowego unoszg one tylko 6% energii wydzielanej w wyniku zachodzacych
reakcji jadrowych [12]. Ogdlnie ocenia sie, ze w przypadku Stonica neutrinowe
straty energii wynoszg nie wiecej niz 10% wyzwalanej energii. Oszacowanie
energii unoszonej przez neutrina generowane w procesach a, r, s, p i x jest na
razie trudne, gdyz zalezy od procentowej zawartos$ci poszczeg6lnych izotopow
w gwiezdzie. Jednak ubytek energii jest stosunkowo niewielki, gdyz w warun-
kach, w jakich te procesy zachodzg zaczynajg juz dominowaé inne mechanizmy
emisji neutrin.

Na dalszych etapach ewolucji decydujgce znaczenie majg proces URCA
i procesy emisji par vv, wynikajace z istnienia stabego oddziatywania elek-
tron-neutrino. W przypadku procesu URCA neutrina unosza ok. 66% catkowitej
energii przemiany, a w przypadku anihilacji — 100% energii. Przy bardzo,wy-
sokich temperaturach T > 10’ °K i gestosci materii p )*105g/cm3jasnos¢ neutri-
nowa gwiazdy moze przewyzsza¢ o kilka rzedéw wielkosci jasno$é fotonowa.
Udzial poszczeg6élnych proceséw neutrinowych w unoszeniu energii z gwiazdy
nie jest jednakowy. Przedstawiajg to wyniki obliczen zebrane w tabeli 5 [35],
Neutrinowe promieniowanie gwiazdy nie narusza jednak panujacej w niej réwno-
wagi miedzy ci$nieniem materii i promieniowania. Straty sg wyréwnywane
przez energie wydzielang w reakcjach termojadrowych, badz przez energie
grawitacyjng. Na rys. 6 przedstawione sg wykresy ilustrujgce ilos¢ energii wy-
dzielanej w procesach spalania roznych pierwiastkéw oraz straty energetyczne
wywotane emisjag fotoneutrin i neutrin anihilacyjnych [3]. W przypadku zacho-
wania réwnowagi emisja neutrin nie zmienia mechanizmu ewolucji, a jedynie
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Tabela 5

Gesto$¢ mocy neutrinowego promieniowania emitowanego
w réznych procesach z 1 g materii o gestosci 105 g/cm*
i temperaturze ok. 10* °K

Proces -Ne[erg/g.sek]
Proces URCA o = &£
Neutrinowe promieniowanie hamo-
wania 8o o
Fotoprodukcja na elektronie 1,66. 10%
" na jadrze 2,1 - 10*
Anihilacja 2,8 « 105
Oddziatywanie yyt 1,8 « 105
Oddziatywanie yyl 1,7 « 10
tyy »v+yv

Jyy -*y+v v

Rys. 6. Energia wydzielana podczas spalania réznych pierwiastkéw przy gestosci ma-

terii 104 g/cm3 dla helu i 10! g/cm3 dla pozostatych pierwiastkéw. Krzywe przerywane

przedstawiajg straty energetyczne wywolane emisjg neutrin anihilacyjnych (1) i foto-
neutrin (2) przy gesto$ci materii 105g/cm1[3]
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przyspiesza jej tempo. Istotng role moze ona odgrywaé dopiero w koncowej fa-
zie —przy wybuchach gwiazd supernowych*.

Rozwazana jest tez mozliwo$é, ze dla gwiazd o masie mniejszej od pewnej
wartosci krytycznej neutrinowy ubytek energii moze pozwoli¢ na osiagniecie
stanu biatego karla z pominieciem fazy katastroficznej. Powstaje pytanie, jak
wyttumaczy¢ fakt, ze przy matych przekrojach czynnych na emisje par vv w po-
rownaniu z emisjg fotonéw, jasno$¢ neutrinowa gwiazdy moze wielokrotnie
przewyzszy¢ jasno$¢ fotonowa. Wytlumaczenie tego na pozo6r dziwnego zja-
wiska jest proste* Ot6z przekroje czynne na oddziatywanie neutrin z materig
sg bardzo mate, gdyz wynoszg 10-1‘20°45 cml [36]. Dzieki temu ich $rednia
droga swobodna jest wieksza od rozmiardw gwiazdy. Neutrina rodzace sieg
w cze$ci centralnej gwiazdy moga jg swobodnie opus$ci¢ unoszac energie na
zewnatrz.

Inaczej wyglada sprawa z fotonami, ktérych S$rednia droga swobodna jest
bardzo mata w poréwnaniu z rozmiarami gwiazdy. Wedréwka ich do powierzchni
gwiazdy trwa miliony lat. Fotony podczas tej wedrowki tracg wiekszg czesé
swojej energii. W efekcie przy duzych gesto$ciach i wysokiej temperaturze,
gdy promieniowanie elektromagnetyczne jest silnie pochtaniane, energia przez
nie unoszona jest znacznie mniejsza od strat neutrinowych. Neutrina dzieki
swojej wielkiej przenikliwosci niosg nam informacje o warunkach panujacych
we wnetrzu gwiazdy. GdybySmy mogli uzyska¢ neutrinowy obraz Storica, to bytby
on matg plamkg na tle wielkiej tarczy Storica widzialnego. Jednoczes$nie neutri-
nowe promieniowanie gwiazdy wyprzedza w czasie informacje dostarczane przez
fale elektromagnetyczne — jest pierwszg zapowiedzig zmian, ktére pdézniej
mozna obserwowaé na drodze wizualnej.

10. NEUTRINA WE WSZECHSWIECIE

Z poprzednich rozwazan wynika, ze neutrina kosmiczne powstajg w wyniku:

a) procesow zachodzacych w gwiazdach,

b) interakcji czastek pierwotnego promieniowania kosmicznego z materig.

Generowany strumiefd neutrin i antyneutrin powoli wypetnia przestrzen,
tworzac potezny ocean neutrin kosmicznych. Jednoczes$nie neutrina i antyneutri-
na sg usuwane z tego oceanu na skutek oddziatywania z materig. Na obecnym
etapie nie mozna powiedzie¢, czy miedzy doptywem i ubytkiem neutrin kosmicz-
nych istnieje réwnowaga dynamiczna, czy tez przewazaja procesy kreacji. Na
razie mamy zbyt mato informacji o WszechSwiecie i samych neutrinach. Nie-
mniej jednak istnienie samego oceanu neutrin kosmicznych nie budzi obecnie
zadnych watpliwosci. Z uwagi na bardzo maly przekrdj czynny na oddziatywa-
nie neutrin z materig i malg gestos¢ materii we Wszechswiecie wydaje sie,
ze gesto$¢ energii neutrin ma stosunkowo duzag warto$¢ nawet w przypadku

*Patrz rowniez artykut J. Piotrowskiej - Procesy neutrinowe w gwiazdach w ,.Po-
stepach Astronomii” zeszyt 2, 1963.
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istnienia réwnowagi. Neutrina moga, mie¢ zatem powazne znaczenie W rozwa-
zaniach energetycznych i determinowac¢ charakter samej przestrzeni. Celowe
jest wiec dokladne zbadanie oceanu neutrin kosmicznych, a przede wszystkim
wyznaczenie gestosci energii neutrin. Z ogoélnych dyskusji relatywistycznej
kosmologii wynika, ze $rednia gestos¢ energii okresla model Wszechs$wiata
[37, 38].

Jezeli gesto$¢ energii p zawartej w przestrzeni przekracza pewng war-
tos¢ krytyczng p®, to mamy do czynienia z przestrzenig o krzywiznie dodatniej
(model zamkniety). W przypadku tym Wszechswiat rozszerza sie do pewnej
granicy, a nastepnie zaczyna sie kurczy¢. Na rys. 7 przedstawiono zmiane

Rys. 7. Wykres odlegtosci miedzy dwiema galaktykami w funkcji czasu dla przestrzeni
o krzywiznie dodatniej i ujemnej [38]

odlegtosci miedzy dwiema galaktykami w funkcji czasu dla modelu oscylujacego
Wszechswiata. Jezeli natomiast gestos¢ energii zmagazynowanej w przestrze-
ni kosmicznej jest mniejsza od wartosci krytycznej pfc to przestrzen ma krzy-
wizne ujemng (model otwarty). Oznacza to, ze Wszech$wiat rozszerza sie w nie-
skonczonosé. Zmiana odlegtosci dwu galaktyk w funkcji czasu pokazana jest
dla tego modelu réwniez na rys. 7. Obliczona krytyczna warto$¢ gestosci energii
WYynosi = 2 « 10"D g/cm3 Dotychczasowe obserwacje materii widzialnej
dajg Srednig gestos¢ p = 3 - 5 ¢ 10"™1 g/cm\ Jesli jednak weZmie sie pod uwage
materie miedzygwiazdowa, to przypuszczalna Srednia gesto$¢ energii nukleonéw
Wynosi Fj\lz 1 -5+ 10"29g/cmJ. Jako skrajng wartos¢ podaje sie p =2*10"J
g/ém*.
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Na razie nie jesteSmy w stanie wyznaczy¢ na drodze doSwiadczalnej do-
ktadnej wartos$ci gestoSci materii we WszechsSwiecie, a tym samym okresli¢
charakteru przestrzeni kosmicznej. Ostatnio zwr6cono jednak uwage, ze pro-
blem ten bedzie mozna rozwigzal przez pomiar gesto$ci energii neutrin. We-
dtug niektorych hipotez, ktére nie sg sprzeczne z dotychczasowymi wynikami
eksperymentow neutrinowych, gesto$¢ energii neutrin pv moze znacznie prze-
wyzsza¢ gestos¢ energii nukleonéw. Na przyktad B. Pontecorvo [5] ocenia,
ze z punktu widzenia grawitacyjnych skutkéw istnienia neutrin musi by¢ spet-
niony warunek pv + py < 10 f}y. J.B. Zeldowicz i J.A Smorodinski [39]
natomiast wykazujg, ze gesto$¢ energii neutrin, grawitondéw itp. moze 10—20 ra-
zy przewyzsza¢ gesto$¢ energii nukleonow. W przypadku hipotezy fluktuacyjnej
moéwi sie, ze energia we WszechSwiecie wystepuje gtéwnie w postaci neutrin
i antyneutrin tworzacych tto tadunkowo symetryczne. Materia w postaci nukleo-
noéw stanowi jedynie pewng fluktuacje nad to tto. Obszerng analize gestosci
energii neutrin dla r6znych modeli kosmologicznych przeprowadza S. Wein-
berg [40]*. Istotng sprawg jest wiec pomiar $redniej gestosSci energii pv neutrin
we Wszechswiecie. Jezeli okaze sie, ze doSwiadczalna warto$s¢ pv jest wieksza
od pk 'to bedzie oznaczato, ze Wszech$wiat oscyluje. Innym ciekawym proble-
mem kosmologicznym jest stwierdzenie, czy WszechSwiat byt kiedy$ w stanie

silnie skondensowanej materii o temperaturze znacznie przekraczajgcej wartosé
109 °K. Zagadnienie to dotyczy zaréwno modelu zamknietego jak i otwartego
Wszechswiata. Doktadne zbadanie stosunku strumienia neutrin mionowych do
strumienia neutrin elektronowych powinno rozwigzac¢ ten problem.

Ocean neutrin kosmicznych sktada sie z:

a) neutrin (antyneutrin) elektronowych, ktére powstaja w gwiazdach i cze-
§ciowo w wyniku oddziatywania promieniowania kosmicznego z materig (rozpad
mezonéw n),

b) neutrin (antyneutrin) mionowych powstgjagcych na skutek oddziatywania
promieniowania kosmicznego z materig i cze$Sciowo podczas wybuchéw gwiazd
nowych i supernowych.

Stosunek liczby neutrin elektronowych do mionowych okreslony jest tymi
procesami. Jezeli jednak Wszech$wiat znajdowal sie rzeczywiscie w takich
warunkach, ze temperatura materii byta duzo wieksza od 109 °K, to woéwczas
musiaty mieé¢ miejsce oddziatywania jagdrowe potgaczone z produkcjg mezonow
i K. Rozpad fych mezonéw prowadzi do emisji neutrin i antyneutrin mionowych.
W takiej sytuacji zmierzony strumief neutrin mionowych powinien by¢ wiekszy,
nizby to wynikato z proces6w obecnie zachodzacych we WszechsSwiecie.

Na zakonhczenie warto jeszcze wspomnie¢, ze z chwilg zbudowania tele-
skopu neutrinowego bedzie mozna szukaé w przestrzeni antymaterii. Jak wy-
nika z reakcji (1) ... (7) podczas cyklu protonowo-protonowego i weglowo-azo-
towego emitowane sa tylko neutrina, natomiast nie powstajg antyneutrina.
W wiekszoséci gwiazd zachodza procesy podobne do tych, ktére maja miejsce

*Patrz rowniez artykut B. Kuchowicza Laboratoryjny aspekt kosmologii w ,Poste-
pach Astronomii” zeszyt 4, 1963.
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na Stoncu. Jezeli we Wszechswiecie wystepuja gwiazdy czy tez cate galaktyki
zbudowane 1z antymaterii, to wéwczas powinny one by¢ silnym zrodtem anty-
neutrin. Teleskop neutrinowy maégtby wykry¢ istnienie takich zrodet.
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SPEKTROGRAFY SZCZELINOWE
DLA TELESKOPOW SREDNICH ROZMIAROW

KRZYSZTOF SERKOWSKI

IHEJIEBbIE CTIEKTPOrPASDI
/yifl TEJIECKONOB yMEPEHHbIX PABMEPOB

K. CepKOBCKM
P e 3i0OMe

B CTaTbe npeflcTaBlieHa TeopMH Bayena mejieBbix cneKTporpatJjoB.

OnMChiBaeTCfl npeAlioaceHHbiii aBTopoM cTaTbH cnewrporpa”® ajih 90 cm Te-
jiecKona u MHoro-m.ejieBoti cneKTporpa$, npw noMomw KOToporo mowho nojiy—
M3Tb OflHOBpeMeHHO CneKTpbl MHOrHX 3Be3a MIIH raliak TMK B CKOIUieHHHX.

SLIT SPECTROGRAPHS FOR MEDIUM-SIZE TELESCOPES

Abstract

Theory of slit spectrographs developed by Bowen is presented. The pro-
posed spectrograph for 90 cm telescope and the multi slit spectrograph for
obtaining simultaneously the spectra of numerous stars or galaxies in cluster
are described.

1. JAKIE OBSERWACJE ASTROFIZYCZNE
OPLACA SIE WYKONYWAC W POLSCE

Jak wykazuje statystyka zachmurzenia nocnego w Polsce (Bednarek 1964)
niebo w centralnej czesci kraju jest pogodne przez okoto 33% czasu w nocy.
Zachmurzenie jest u nas jednak bardzo szybko zmienne, wskutek czego, jak
wykazuje doswiadczenie obserwatoréow torunskich (Gtebocki i Smolinski
1964), jedynie 17% godzin nocnych moze by¢é wykorzystanych na obserwacje
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astronomiczne, za$ tylko przez 8% godzin nocnych warunki sg na tyte dobre,
ze mozliwe sg obserwacje fotoelektryczne. Z danych Bednarka wynika, ze —
pomijajac maj, czerwiec i lipiec, gdy noce sg bardzo krdtkie i jasne — w po-
zostatych 9 miesigcach mamy $rednio rocznie, np. w Toruniu, zaledwie 22 noce
catkowicie bezchmurne, bez zamgleh i mgiet; tylko potowa tgcznego czasu trwa-
nia tych nocy jest bezksiezycowa.

Poniewaz wedtug zgodnej opinii najwybitniejszych specjalistow z dzie-
dziny fotometrii gwiazdowej jedynie w bezksiezycowe noce bez najmniej-
szego $ladu chmur mozna wykonywaé¢ warto$ciowe fotoelektryczne pomiary
jasnosci gwiazd, zrozumiate jest, ze tego rodzaju obserwacje moga by¢ w Pol-
sce traktowane tylko jako dorywczy, marginesowy program. Fotografowanie
stabych gwiazd, bezposrednie lub z pryzmatem obiektywowym, mozliwe jest
jedynie w bezksiezycowe pogodne noce o niewielkiej turbulencji atmosferycz-
nej*; noce takie sg w Polsce réwniez stosunkowo nieliczne.

Dla maksymalnego wykorzystania posiadanych teleskopéw wskazane byloby
skoncentrowanie sie w Polsce na takich rodzajach obserwacji, ktére mozna
z powodzeniem wykonywaé przy Ksiezycu i przy niebie czesciowo zachmurzo-
nym. Jak wykazuje dwuletnia seria obserwacji wykonywanych w okolicach War-
szawy (Serkowski i Stodot kiewicz 1960), gwiazda biegunowa jest tam
widoczna przez okoto 37% godzin nocnych, tj. przez okoto 1200 godzin nocnych
rocznie. Przez tyle wiec godzin rocznie mogtby pracowa¢ przyrzad mogacy do-
konywac¢ obserwacji przy Ksiezycu i poprzez po6iprzezroczysta warstwe chmur.
Sposrod przyrzadéw astrofizycznych mogacych pracowaé¢ w takich warunkach
mozna wymieni¢ fotoelektryczne rdéznicowe fotometry, polarymetry i spektrofoto-
metry (mierzace stosunek natezen dwoch wigzek Swiatta) oraz przede wszyst-
kim spektrografy szczelinowe (zaopatrzone w fotoelektryczne mierniki czasu
ekspozycji), dyskutowane w dalszym ciggu niniejszego artykutu. Stosowanie —
zwtaszcza w noce ksiezycowe i przy czesciowo zachmurzonym niebie — po-
wyzszych, najlepiej nadajacych sie do naszych warunkéw klimatycznych przy-
rzagdow umozliwi kilkakrotnie bardziej wydajne niz dotychczas wykorzystanie
posiadanych przez nas teleskopdw.

Zastosowania spektrografu szczelinowego, bedacego niewatpliwie obok
teleskopu najbardziej podstawowym przyrzagdem astrofizycznym, sg tak rozle-
gte, ze wymienianie ich w tym miejscu nie byloby celowe. Wystarczy stwier-
dzi¢, ze tgcznie wszystkie wielkie teleskopy przynajmniej 75% swojego czasu
poswiecajg obecnie obserwacjom ze spektrografami szczelinowymi. Dla licz-
nych sposréd tych obserwacji, jak to bedzie wykazane w dalszym ciggu, roz-
miary teleskopu w ogdéle nie sg istotne; obserwacje te moga by¢ z réwnym powo-
dzeniem i w réwnie krotkim czasie wykonywane przy pomocy niewielkiego tele-
skopu, ale zaopatrzonego w bardzo dobry spektrograf. Obserwacje takie wy-

*W przypadku teleskopu o ogniskowej Ftel = 180 cm obrazy gwiazd lub ich widmsg
w petni ostre przy $rednicach rozmytych przez turbulencje obrazéw gwiazd P~ 2,3,
jesli zdolno$¢ rozdzielcza kliszy jest 0,02 mm.
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konuje sie tylko dlatego przy pomocy wielkich teleskopéw, ze — niestety —
mato jest niewielkich teleskop6w, zaopatrzonych w dobre spektrografy.

W folsce astrofizyczny spektrograf pracowat jedynie przez krétki czas
bezposrednio przed wojng na 45 cm teleskopie zwierciadtowym Obserwatorium
w Wilnie (lwanowska 1946); dalsze wykorzystanie tego wysokiej jakosci,
zbudowanego w Polsce, spektrografu uniemozliwita wojna. Obecnie szczelino-
wy spektrograf siatkowy dla teleskopu 90 cm budowany jest w Obserwatorium
Torunskim.

2. SPEKTROGRAFY, W KTORYCH STRATY SWIATLA GWIAZDY
NA SZCZELINIE SA ZANIEDBYWALNIE MALE

A. SZCZELINA SPEKTROGRAFU

Wskutek turbulencji atmosferycznej obraz gwiazdy w ognisku teleskopu
jest drgajaca, rozmytg plama. Rozklad usrednionego po czasie o$wietlenia
w obrazie gwiazdy na ptaszczyznie ogniskowej xy jest dobrze opisywany przez
dwuwymiarowy rozktad gaussowski:

gdzie @nazywac bedziemy Srednicg obrazu gwiazdy i wyrazaé w mierze
katowej (Bo wen 1962). Tylko w wyjatkowo korzystnych warunkach atmosfe-
rycznych p jest mniejsze od 1 sekundy katowej, Srednia za$ jej wartos¢ jest
rzedu 2”7 ; przy duzej turbulencji $rednica obrazu gwiazdy moze siega¢ nawet
kilkudziesieciu sekund.

Jesli chcemy, aby straty Swiatta gwiazdy na szczelinie spektrografu byty
zaniedbywalnie mate, szerokos$¢ szczeliny musi by¢ wieksza niz (. Uklad
optyczny spektrografu tworzy obrazy szczeliny na kliszy fotograficznej, przy
czym obrazy w poszczegoélnych ditugosciach fali sa przesuniete wzgledem sie-
bie, tworzac widmo. Swiatlo gwiazdy jest tylko wéwczas ekonomicznie wyko-
rzystane, gdy szeroko$¢ powstajacego na kliszy obrazu szczeliny os$wietlonej
Swiattem monochromatycznym jest réwna zdolnosci rozdzielczej kliszy foto-
graficznej. Ta zdolno$¢é rozdzielcza R, zdefiniowana jako najmniejsza
mozliwa odlegto$¢ pomiedzy nie zlewajacymi sie ze sobg obrazami dwoéch sfoto-
grafowanych na kliszy cienkich linii, wynosi dla czutych klisz, stosowanych
w astrofizyce, okoto 0,02 mm.

Liniowa $rednica obrazu gwiazdy w ognisku teleskopu, wynoszaca p
gdzie Ftej jest ogniskowa teleskopu, zas B wyrazone jest w radianach, jest
zazwyczaj wieksza od zdolnosci rozdzielczej Kkliszy; jesli np. Ftel = 12 metréw,
obraz gwiazdy ma przy przecietnej turbulencji $rednice 0,12 mm. Uktad optycz-
ny spektrografu powinien wiec wytwarza¢ na kliszy zmniejszony obraz szczeli-
ny. Ukfad ten sktada sie: 1) z kolimatora, zmieniajacego rozbiezng wigzke
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Swiatlta biegngca od szczeliny w wigzke rownolegta, 2) z elementu rozszcze-
piajacego Swiatto (pryzmatu lub siatki dyfrakcyjnej), oraz 3) z obiektywu ka-
mery spektrografu, tworzacego obraz widma na kliszy fotograficznej lub na
katodzie przetwornika elektronowo-optycznego. Poniewaz wigzka monochroma-
tyczna, biegngca pomiedzy kolimatorem a kamera, jest wigzkg réwnolegta,
oczywiste jest, ze powstajagcy na kliszy obraz szczeliny jest zmniejszony
0 czynnik roéwny stosunkowi $wiattosity kolimatora rownej Okol/F koi do
Swiattosity obiektywu kamery, rownej Okam/ Ftam; przez D oraz F oznaczone
sg Srednice oraz ogniskowe odpowiednich ukladéw optycznych. Jesli
zatem szerokos$¢ szczeliny wynosi P"\egj, za$ szeroko$¢ obrazu szczeliny jest
réwna zdolnosci rozdzielczej R, zachodzi zwigzek

Zz H N N
szerokos$¢ obrazu szczeliny R _-kanL ‘kol ©)

szerokos¢ szczeliny p Ftmi FM Dyam

B. KOLIMATOR

Aby Swiatto gwiazdy biegto przez optyke spektrografu tg sama droga, co
Swiatto zrodia, dajagcego widmo poréwnawcze (jest nim najczesciej
przy duzych dyspersjach tuk elektryczny o zelaznych elektrodach, przy matych
dyspersjach — rurka geisslerowska, wypetniona helem lub rtecig), Swiatlosita
kolimatora powinna by¢ rowna swiattosile teleskopu, tj.:

Dkoi/A,i = Dti/*,.1- ©)

Ugiecie Swiatta na szczelinie spektrografu powoduje woOwczas, ze
czes¢ Swiatta gwiazdy nie trafia do kolimatora; jak wykazuje Bo wen (1962),
wynikajgca stad wzgledna strata Swiatta, gdy spetnione sg warunki (2) i (3),
wynosi AFkam/2/?Dkam, czyli dla A= 5000 X wynosi F*am/Q0 Dkam» a W>SC dla

~kim/®lt«m < 4 nie przekracza 5%.
Gdy spektrograf umieszczony jest w ognisku coude, Swiattosita teleskopu

jest przy pracy w tym ognisku tak mata, ze kolimator spektrografu moze byc¢
sferycznym wklestym zwierciadtem (réznica pomiedzy zwierciadtem paraboloidal-
nym i sferycznym jest bowiem zaniedbywalna przy s$wiattositach mniejszych
niz 1:15). Szczelina spektrografu umieszczona jest poza osig optyczng takiego
kolimatora, aby skoliipowana wigzka nie wracata ku szczelinie; aberracje poza-
osiowe zwierciadta (koma i astygmatyzm) przy tak matej sSwiattosile sa bardzo
niewielkie.

Gdy spektrograf pracuje w ognisku Cassegraina, S$wiattosita kolimatora
1 teleskopu jest zwykle nieco wieksza, a caly spektrograf powinien by¢ nie-
wielkich rozmiaréw; z tych wzgledéw najlepszym kolimatorem jest woéwczas
odwrocony teleskop Cassegraina: S$Swiatto biegngce ze szczeliny
przechodzi przez otwor we wklestym zwierciadle kolimatora, po czym odbija sie
najpierw od wypukiego, nastepnie od wklestego zwierciadta (rys. 2).
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C.KAMERA
Podstawiajgc zaleznos¢ (3) do réwnania (2) otrzymujemy wzor:

Pko, PPL1

Akam n

4)

dajacy najmniejszg $Swiattosite kamery spektrografu, przy ktérej Swiatto gwiazdy
jest w petni wykorzystane. Obliczone z tego wzoru Swiattosity, odpowiadajgce
réznym wartosciom Dtei oraz (3 podane sg w tabeli 1. Wzor (4) i tabela 1 wy-
kazuja, ze im wiekszy jest teleskop, tym wiekszg swiattosite musi mie¢ kamera
spektrografu, jesli chcemy unikngé strat Swiatta gwiazdy na szczelinie spektro-
grafu. Przy przecietnej turbulencji (p = 2”) teleskop 5-metrowy musi by¢ zaopa-
trzony w kamere o Swiattosile powyzej 1:0,4, ktérej wykonanie jest na granicy
mozliwosci wspotczesnej optyki. Ten fakt jest powaznym argumentem przeciwko
budowaniu teleskopéw o $rednicach wiekszych, niz 5 metréw.

Do najlepszych sposréd kamer o wielkiej Swiattosile, ktére konieczne sg
zwiaszcza dla wielkich teleskop6éw, nalezg kamery Schmidta z grubym
zwierciadtem (Hendrix 1939, Minkowski 1944, Bowen 1960), w kto-
rych klisza fotograficzna przyklejang jest olejkiem imersyjnym do ptasko-wy-
puktej soczewki, ktérej poaluminiowana wypukia powierzchnia stanowi zwier-
ciadto kamery (rys. 3). Wskutek zatamania nachylonych do osi optycznej wigzek
Swiatta p.zy przechodzeniu przez ptaska powierzchnie tej soczewki, skala
obrazu na kliszy, a tym samym okres$lona przez skale obrazu efektywna ognisko-
wa kamery, jest zmniejszona o czynnik n réwny wspotczynnikowi zatamania
szkta, z ktérego wykonana jest soczewka. Istniejg liczne modyfikacje takiej
kamery (np. Buzawa 1961); w niektdorych z nich ptyta korekcyjna zastgpiona
jest meniskiem o sferycznych powierzchniach, a klisza fotograficzna nie musi
by¢ wyginana (Popov 1961, 1962). Dla swiattosit 1:1 i mniejszych stosowane
sg w obserwatoriach Haute-Provence i Mt. Stromlo kamery Arnulfa-Lyota z po-
dwojnym meniskiem, zastepujagcym asferyczna ptyte korekcyjna (Arnulf 1943,
Fehrenbach 1960).

D. DYSPERSJA

Zdolnos¢ rozszczepiajagca pryzmatu lub siatki dyfrakcyjnej okres$lana jest
przez dyspersje katowag a = df/dK (wyrazang w radianach/A), gdzie X
jest diugoscig fali, za$ (pjest katem ugiecia, tj. katem, jaki tworzy wycho-
dzacy promien Swietlny z prostg prostopadtg do powierzchni siatki lub do tyl-
nej S$cianki pryzmatu. Natomiast podstawowa cecha charakterystyczng widma,
otrzymywanego na kliszy fotograficznej jest odwrotna dyspersja liniowa
K, (ang. linear reciprocal dispersion), wyrazana w A/mm i zwigzana z dyspersja
katowga i ogniskowg kamery spektrografu zwigzkiem:
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K =1/a Fkam. (5)

Podstawiajac tu F)cam wynikajagce z wzoru (4), otrzymujemy nastepujacy
wzér na najwieksza odwrotng dyspersje liniowa K, przy ktérej straty Swiatta
gwiazdy na szczelinie spektrografu sg zaniedbywalnie mate:

K - jcam ° <«>

Poniewaz p oraz R sag wielkoSciami niezaleznymi od konstruktora spektro-
grafu, widzimy, ze najwieksza dyspersja liniowa (1/K), przy ktérej spektro-
graf wydajnie pracuje, jest tym wieksza, im wiekszy jest iloczyn a Dkam;
nalezy wiec dazy¢ do tego, aby iloczyn ten przyjmowat jak najwigeksza wartos¢.

E. PRYZMATY

Dyspersja katowa pryzmatu o kacie tamigcym y dana jest znanym wzorem:

a_ iv _ 2 sin (y/2) _dn >
dK [1 - n2sin2(y/2)]¥2 A

Dla odznaczajagcego sie wysoka dyspersja kitowag szkia flintu F2 dla
X = 5000 A jest n = 1,62 oraz dn/d\ — 6,310® A”L w praktyce maksymalny
mozliwy kat tamigcy pryzmatu, dajgcego sie zastosowaé w spektrografie wy-
nosi y = 60°. W tvch warunkach dla 5000 A dyspersja katowa pryzmatu wynosi
a - I|.I'lO 5 rad/A; dla 3800 A dyspersja jest 2,6-krotnie wieksza, za$ dla
7000 A jest 3-krotnie mniejsza od powyzszej. Dyspersja katowa moze byc¢
zwiekszona przez stosowanie dwoéch lub trzech pryzmatéw, rosng jednak wow-
czas straty Swiatta przez odbicie od powierzchni pryzmatéw (wskutek sko-
Snego padania strata okoto 10% na kazdej powierzchni, jesli nie jest stosowany
nalot przeciwodblaskowy) i absorpcje. Absorpcja w pryzmatach z flintu jest
do$¢ znaczna i silnie wzrastajgca ku ultrafioletowi; np. dla flintu F2 firmy
Schott absorpcja wynosi 4%/10 cm dla 4500 X, za$ 11%/10 cm dla 4000 A
(Dunham 1956). Z tego wzgledu przy stosowaniu trzech pryzmatéw nie jest
optacalne, aby podstawa kazdego z nich (réwna w przyblizeniu $Srednicy obiekty-
wu kamery spektrografu) przekraczata 150 mm. Dla trzech pryzmatéw z flintu,
0 podstawie 150 mm kazdy, iloczyn otDkam dla 5000 A nie przekracza wiec
0,005 mm-rad/A, czyli wobec wzoru (6) przy (i = 2” oraz = 900 mm odwrot-
na dyspersja liniowa musi by¢ K > 90 A/mm dla 5000 A, jesli straty Swiatta
na szczelinie majg by¢ zaniedbywalne. Jedynie wiec przy matych dyspersjach
spektrograf pryzmatyczny moze pracowaé¢ wydajnie.
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F. SIATKA DYFRAKCYJNA

Dyspersje katowa znacznie wiekszg niz przy pomocy ukitadu pryzmatéw uzy-
ska¢ mozna przy pomocy siatki dyfrakcyjnej. W spektrografach astrofizycznych
stosowane sg niemal wylagcznie plaskie odbijajgce siatki dyfrakcyjne; wkleste
siatki odbijajgce dajg gorsze rezultaty ze wzgledu na wprowadzany przez nie
astygmatyzm < niemoznos$¢ uzy-
skania duzej swiattosity.

Kat padania Y Swiatta
na ptaska siatke dyfrakcyjng i kat
ugiecia < (liczony po przeciwnej
stronie prostej prostopadiej do
siatki, niz kat padania; rys. 1)
zwigzane sg zaleznos$cig, zwana
rownaniem siatki:

Jsin Y —sin | = 1007 N mA7 (8)

gdzie N jest liczbg rowkéw na
siatce przypadajagcych na mili-
metr, m jest liczba catkowitg na-
zywang rzedem widma, zas§ \  Rys. 1. Ugiecie $wiatta przy odbiciu od profilo-
jest diugoscia fali wyrazong w X. wanej siatki dyfrakcyjnej o kacie odbtysku i?
Stosowanie siatek dyfrakcyj-
nych w spektrografach astrofizycznych zaczeto by¢ optacalne dopiero wtedy, gdy
R.W. Wood opracowat w 1936 r. (por. P.A.S.P., 49, 355, 1937) technike wyko-
nywania siatek profilowanych (ang. blazed gratings), skupiajgcych 60
do 70% padajacego na siatke Swiatta w jednym rzedzie widma. Siatki takie wy-
konywane sg przez nacinanie diamentem w cienkiej warstewce aluminium napy-
lonej na ptasko rownolegtg ptyte pyreksowg lub kwarcowg réwnolegtych rowkéw
0 ptaskich powierzchniach, tworzacych z powierzchnig ptyty kat ¥ zwany
katem odbtysku (ang. blaze angle, rys. 1), zwykle nie przekraczajacy kilku-
nastu stopni. Oryginalnym siatkom nie ustepujg w istotny sposo6b jakoscia
repliki, bedace poaluminiowanymi odbitkami oryginalnych siatek w cienkiej
warstwie plastiku osadzonej na ptycie z pyreksu lub kwarcu topionego. Naj-
lepsze z takich replik produkowane sa przez firme Bausch and Lomb. Cena ich
proporcjonalna jest do powierzchni; np. replika o nacietej powierzchni 65 mm x
X 76 mm majgca 600 rowkéw/mm kosztuje 325 dolaréw. Najwieksze repliki pro-
dukowane przez te firme maja rozmiary 154 mm x 206 mm (pierwszy wymiar
w Kierunku rownolegtlym do rys.) i kosztujg 2160 dolarow (por. Harrison
1 Stroke 1960). Wysokiej jakosci siatki moga mie¢ do 2000 rowkoéw/mm,
jednakze stopienn koncentracji Swiatta w jednym rzedzie widma maleje ze wzro-
stem gestosci rowkoéw, gdy przekracza ona 600/mm i gdy odlegto$¢ pomiedzy
rowkami staje sie poréwnywalna z dtugoscig fali sSwiatta.
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Profilowana siatka dyfrakcyjna koncentruje $wiatto z maksymalng wydaj-
noscig, wynoszacg 60 do 70%, w tym kierunku, w ktorym biegnie Swiatto, od-
bite od powierzchni kazdego poszczeg6lnego rowka siatki pod katem réwnym
katowi padania na ten rowek. Zachodzi to dla kata ugiecia fopt zwigzanego
z katem padania 4* i katem odbtysku it (mierzonym w kierunku wskazanym na
rys. 1) zwigzkiem (opt + =Y - ij, czyli:

fopt="-2tT. 9)

Podstawiajagc wyrazenie (9) do réwnania siatki (8) otrzymujemy dtugos¢ fali
NoPt> dla ktérej Swiatto jest maksymalnie koncentrowane w widmie m-go rzedu:

N 2:107 R
oet = W—r—ﬁ—|3|n 0? cos (Y -tf)]. (10)

Rézniczkujac wzor (8), otrzymujemy dyspersje katowa siatki dyfrakcyjnej:

a = e (u)

gdy kat ugiecia (p= 0 dyspersja katowa staje sie niezalezna od diugoséi fali,
co jest wygodna okolicznoscia, sktaniajacg do czestego stosowania przy kon-
struowaniu spektrograféw rozwigzan, przy ktérych ten warunek jest spetniony.
Siatka o 600 rowkach/mm w 2-im rzedzie daje dyspersje katowg a = 1,2 « 10"4
rad/A, czyli przy szerokos$ci siatki wynoszacej 206 mm (réwnej Srednicy obiek-
tywu kamery spektrografu) jest o.D"&r= 0,025 mm*rad/A, a wiec 5-krotnie wie-
cej niz maksymalna warto$¢ aDkam dla trzech pryzmatéw 60° z flintu dla 5000 A.
Przy p = 2” oraz Dtel = 900 mm straty $wiatta na szczelinie spektrografu z ta-
kg siatkg sgq zaniedbywalnie mate jesli tylko odwrotna dyspersja liniowa speinia
nierownds¢ K > 18 X/ mm.

W tabeli 1 podane sa, w zaleznos$ci od Dtej, Djlam oraz |3 wartosci odwrot-
nej dyspersji liniowej K, dla ktérej straty Swiatta na szczelinie spektrografu
sg zaniedbywalnie mate, gdy dyspersja katowa siatki dyfrakcyjnej wynosi a =
= 1,2 +10"4 rad/A. Dla 5-metrowego teleskopu na Mt.Palomar przyjete jest
0 kam= 300 mm, poniewaz w spektrografie, znajdujgcym sie w ognisku coudi
tego teleskopu stosowana jest — wobec niemoznosci uzyskania jednej siatki
odpowiednio duzych rozmiarbw — mozaika z czterech siatek dyfrakcyjnych
0 rozmiarach 140 mm x 175 mm kazda (Bo wen 1962).

G. SWIATLOMIERZ FOTOELEKTRYCZNY

Jesli spektrograf ma pracowaé réwniez przy cze$ciowo zachmurzonym nie-
bie, niezbedne jest zaopatrzenie go w fotoelektryczny miernik czasu ekspozycji
(Babcock 1950, Warren i Argyle 1957); w przypadku spektrografu siatko-
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Tabela 1

Swiattosila kamery spektrografu i odwrotna dyspersja liniowa K, przy ktérych straty

Swiatta gwiazdy na szczelinie spektrografu sa zaniedbywalnie mate; przyjeta dyspersja

katowa a = 1,2 « 10"4 rad/A (jakg daje np. siatka o 600 rowkach na mm w 2-im rzedzie)
i zdolno$¢ rozdzielcza kliszy 0,0 2 mm; p jest $rednicg katowga obrazu gwiazdy.

90 cm 90 cm 200 cm 500 cm
Akam 7 cm 15 cm 15 cm 30 cm
P (D/F)y . K  (D/F\an K (D/f)kam iK (D/F'kam K
A/mm A/mm A/mm R/mm
1’ 1:4,6 26 1:4,6 12 1:2,1 26 1:.0,8 35
2” 1:2,3 52 1:2,3 24 1:1,0 53 1:0,4 70
5” 1:0,9 132 1:0,9 60 1:0,4 133 1:0,16 175

wego najwygodniej jest skierowa¢ widmo zerowego rzedu na fotopowielacz.
Prad z fotopowielacza taduje kondensator, ktéry po natadowaniu przesuwa licz-
nik o jednostke i zaczyna tadowac¢ sie od nowa. Gdy wskazanie licznika osiag-
nie zadana warto$¢, uruchamiany jest dzwonek sygnalizujacy, ze klisza jest
juz dostatecznie dtugo naswietlana.

H. PRZYKLAD: SPEKTROGRAF DLA TELESKOPU 90 CM

Dla skonstruowania spektrografu, ktéry ma by¢ zainstalowany w ognisku
Nasmytha (czyli ,tamanym” ognisku Cassegraina) teleskopu 90 cm w Obserwa-
torium w Piwnicach k. Torunia, zamoéwiona zostata w firmie Bausch and Lomb
siatka dyfrakcyjna (replika) o nacietej powierzchni 65 mm x 76 mm, majgca
600 rowkéw/mm i kat odbitysku 13°. Jako kolimator mdégtby stuzyé odwrdcony
teleskop Cassegraina (rys. 2) o Swiattosile 1:15 réwnej Swiattosile teleskopu

Rys. 2. Spektrograf siatkowy o odwrotnej dyspersji 120 A/mm w 2-im rzedzie, zaopatrzo-
ny w kamere Schmidta 1:0.8: kolimatorem jest odwrdcony teleskop Cassegraina
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i o Srednicy gléwnego zwierciadta Dfcol = 65 mm. Przy kacie padania $Swiatta
na siatke f = 30° jak wynika z wzoréw (9) i (10), pod optymalnym katem ugiecia
fopt = 4° biegnie Swiatlo o diugosciach fali Aopt= 7200 X (widmo 1-go rzedu)
oraz Aopt = 3600°A (widmo 2-go rzedu). Stopien koncentracji $wiatta spada
w przyblizeniu do potowy wartosci maksymalnej dla tej dtugosci fali, dla ktoérej
kat ugiecia w obu sgsiednich rzedach rézni sie o tyle samo od (Bo wen
1962). W naszym przyktadzie bedzie to zachodzi¢ dla widm 1-go i 2-go rzedu
dla A = 4800 A, a zatem dla dlugosci fali krétszych od 4800 X bardziej optacal-
ne jest fotografowanie widm 2-go rzedu, najlepiej na tzw. kliszach nieuczula-
nych, tj. czutych tylko na Swiatto o diugosciach fali mniejszych niz 5000 X
(np. klisze Kodaka Ha—0 lub 103a—0). Spadek koncentracji Swiatta w widmie
2-go rzedu ze wzrostem diugosci fali moze by¢ okolicznoscig korzystng, gdyz
kompensuje wzrost natezenia $wiatta z dtugoscia fali, obserwowany u wiekszo-
Sci gwiazd w niebieskiej czes$ci widma; widmo moze by¢ dzieki temu bardziej
rébwnomiernie zaczernione. Przy fotografowaniu widma 1-go rzedu stosowany
bytby szklany filtr Schotta GG 14, pochtaniajacy s$Swiatto o diugosciach fali
krotszych niz 4800 X, oraz klisze Kodaka I-N czute na promieniowanie o diu-
gosciach fali krotszych niz 8900 A.

Ze wzgledu na stosunkowo duza turbulencje atmosferyczng w Polsce, zwia-
szcza przy niebie .czesSciowo jokrytym chmurami, korzystne byloby stosowanie
spektrografu w warunkach, przy ktérych straty Swiatta gwiazdy na szczelinie
spektrografu sg zaniedbywalnie mate. W tym celu mozna by wyposazy¢ opisany
wyzej spektrograf w dwie kamery Schmidta, obie o $rednicy plyty korekcyjnej
»kam =90 mm i o ogniskowych 70 mm (1:0,8) oraz 185 mm (1:2,1); dadzg one
odwrotne dyspersje liniowe: w 2-gim rzedzie 120 X/mm (odpowiednia do klasyfi-
kacji MK) i 45 X/mm, za$ w 1-ym rzedzie (w podczerwieni) 240 X/mm i 90 X/mm.
Z krotkoogniskowa kamerg w drugim rzedzie straty Swiatta gwiazdy na szcze-
linie bylyby zaniedbywalne nawet przy S$rednicy obrazéw gwiazd @ = 5”7, za$
z dtugoogniskowga kamerg —przy B= 2”.

Innym rozwigzaniem konstrukcyjnym bytoby ustawienie siatki tak, aby kat
padania wynosit ¥ = 60°, a spektrograf pracowat tylko w 1-ym rzedzie. Woéwczas
kolimator moze mie¢ Srednice tylko 40 mm; pod optymalnym katem ugiecia
‘Popt = 34° biegnie Swiatto o diugosci fali Aopt = 5100 A. Koncentracja $Swiatta
w widmie 1-go rzedu jest bardzo dobra dla catej widzialnej czes$ci widma i bli-
skiego ultrafioletu; nawet dla 3400 X koncentracja $Swiatta jest tylko okoto
2-krotnie gorsza niz dla 5100 X. Do fotografowania widma najkorzystniejsze
bytyby klisze Kodaka 103a—F czute na Swiatlo o ditugosciach fali krétszych
niz 6900 A; stosowanie filtru nie bytoby potrzebne.

Przy tym rozwiazaniu mogtyby by¢ stosqwane np. dwie kamery o S$rednicy
Dkam = 65 mm i ogniskowych 35 mm (1:0,55) i 120 mm (1:1,85), dajace odwrotne
dyspersje liniowe 400 A/mm i 115 A/mm; odpowiadatyby im szerokosci szcze-
liny B= 8" oraz 275 (warto tu wspomnie¢, ze kamery Schmidta o Swigttosile
1:0,5 i ogniskowej 40 mm oferowane sg przez Zeissa w cenie 1825 rubli). W po-
taczeniu z bardziej Swiattosilng kamerg spektrograf miatby podobne witasnosci
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do spektrografu nebularnego (Mayall 1936, Mayall i Wyse 1941) o od-
wrotnej dyspersji 430 A/mm dla Hy (4340 A) pracujgcego od wielu lat z wielkim
powodzeniem na 90 cm teleskopie Crossleya w Obserwatorium Licka. Spektro-
graf Crossleya, przy pomocy ktérego opracowano m.in. majacy podstawowe zna-
czenie katalog predkos$ci radialnych galaktyk (Humason, Mayall i San-
dage 1956) ma 2 pryzmaty ze szkta uwiolowego, (= D tam) = 45 mm, Fxam =
= 60 mm (1:1,33), a zatem wobec wzoru (3) straty Swiatta na szczelinie sgza-
niedbywalne przy 3 "~ 374; jesSli wiec $rednica katowa obrazu gwiazdy lub
galaktyki wynosi np. 8”7, ilo$¢ $wiatta przepuszczanego przez szczeline spektro-
grafu Crossleya jest okoto 2-krotnie mniejsza, niz przez szczeling opisanego
wyzej spektrografu z kamerg o Swiattosile 1:0,55.

Do teleskopu toruriskiego mozna by rowniez dla uzyskania odwrotnej dysper-
sji 290 &/mm przy Hy zastosowac spektrograf produkowany przez Zeissa z 2-ma
pryzmatami ze szkta uwiolowego UBKY7 i kamerg 1:1,5 (Roschke 1957), w kto-
rym jedynie nalezatoby zastapi¢ kolimator o $rednicy 45 mm i Swiattosile 1:5
malenkim, bardzo tatwym do wykonania, odwréconym teleskopem Cassegraina
o tej samej $rednicy i Swiattosile 1:15. Spektrograf ten by} poczatkowo skon-
struowany dla teleskopu 188 cm w Canberze, lecz miat zdecydowanie zbyt matg
dla tak duzego teleskopu S$rednice kolimatora; dla teleskopu 90 cm nadawatby
sie on jednak pierwszorzednie, umozliwiajgc stosowanie szczeliny o szero-
kosci (i = 3~

3. SPEKTROGRAFY O DUZEJ DYSPERSJI

Obok odwrotnej dyspersji liniowej druga podstawowg wielko$cig, charak-
teryzujaca spektrograf, jest jego szybko$¢é (ang. speed) 1, ktorg zdefiniowat
Bowen (1952, 1962) jako stosunek energii padajacej na jednostke powierzchni
kliszy, na ktérej fotografowane jest widmo, do energii w przedziale dtugosci
fali AA = 1 X otrzymywanej przez okragly obszar o jednostkowej érednicy, znaj-
dujacy sie na powierzchni gtdwnego zwierciadta teleskopu. Przy danym czasie
ekspozycji jasno$¢ najstabszych gwiazd, ktérych widmo mozna sfotografowac
na danych kliszach jest odwrotnie proporcjonalna do szybkos$ci spektrogralu.
Dyskutujac szybkos$¢ spektrografu, Bowen wyréznia 3 przypadki:

PRZYPADEK A zachodzi w rozpatrzonej w poprzednim paragrafie sytuaciji,
w ktorej straty Swiatta gwiazdy na szczelinie spektrografu sa zaniedbywalnie
mate. Szybkos$¢ spektrografu jest w tym przypadku réwna stosunkowi kwadratu
Srednicy gtdwnego zwierciadta teleskopu, Dt%j, do powierzchni S tej czesci
kliszy fotograficznej, ktéra oSwietlana jest przez Swiatlo o dtugosciach fali
zawartych w przedziale o szerokosci 1 A. Poniewaz dla zwiekszenia doktadno-
§ci pomiaréw spektrofotometrycznych i lepszej widzialnosci linii spektralnych
widmo zazwyczaj jest poszerzane przynajmniej do szeroko$ci W= 0,1 mm
przez przesuwanie obrazu gwiazdy wzdiuz szczeliny w czasie ekspozycji, po-
wierzchnia S réwna jest W/K. Zatem szybko$¢ spektrografu w przypadku A jest:
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1=K D?I N. (12)
e

PRZYPADEK B zachodzi gdy widmo jest poszerzane, za$ $rednica obrazu
gwiazdy (3jest wieksza od szerokosci szczeliny (3S. Szybko$¢ spektrografu jest
w tym przypadku réwna w przyblizeniu wartosci danej wzorem (12) pomnozonej
przez stosunek szeroko$ci szczeliny do Srednicy obrazu gwiazdy na szczeli-
nie. Obliczajgc szeroko$¢ szczeliny z wzoru (6), w ktérym (3 zastgpione zostato

przez , znajdujemy szybko$¢ spektrografu w przypadku B:

1-

Szybko$¢ spektrografu staje sie w tym przypadku proporcjonalna do wiel-
kosci a Djlam charakteryzujacej pryzmaty lub siatke dyfrakcyjna. Przypadek B
jest korzystniejszy od przypadku A przy pomiarach predkos$ci radialnych;
w przypadku A szczelina nie jest na catej swojej szerokosci oSwietlona réwno-
miernie Swiattem gwiazdy, wskutek czego predkos$¢ radialna moze by¢ obarczo-
na powaznymi btedami systematycznymi. Bigd $redniego przesuniecia linii
widmowych na kliszy, mierzonego w -celu wyznaczenia predkosci radialnej,
jest bowiem rzedu 0,5 mikrona, a wiec jest znacznie mniejszy od szerokosci
monochromatycznego obrazu szczeliry na kliszy.

PRZYPADEK C zachodzi wdwczas, gdy widmo nie potrzebuje by¢ posze-
rzane. Zachodzi to, gdy mierzona w kierunku prostopadtym do dyspersji szero-
ko$¢ monochromatycznego obrazu gwiazdy na kliszy umieszczonej w ognisku
kamery spektrografu, réwna p /)tel jest wieksza od potrzebn.ej
nam szerokos$ci widma W. Wobec wzoru (5) przypadek C zachodzi wiec, gdy:

J TIT.>W (14)
* aZ)koi
Przypadek C z reguty zachodzi przy fotografowaniu widm gwiazd w bardzo
duzej dyspersji lub przy bardzo duzej turbulencji atmosferycznej, a przede
wszystkim przy fotografowaniu, nawet w matej dyspersji, widm galaktyk, mgta-
wic i innych obiektéw o duzych s$rednicach katowych (b Szybkos¢ spektrografu
w przypadku C otrzymujemy, podstawiajac do wzoru (13) zamiast V szeroko$¢
monochromatycznego obrazu gwiazdy, wystepujaca po lewej stronie nieréw-
nosci (14):
~ SalJ Dkam Dkol R
/= jia (15)

SzczegOlnie interesujgcym wnioskiem, wynikajagcym z wzoru (15), jest zu-
petna niezalezno$¢ szybkosci spektrografu w przypadku C od S$rednicy tele-
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skopu. Przy fotografowaniu widm obiektéw rozciagtych Ilub widm gwiazd
w bardzo duzej dyspersji, czas ekspozycji konieczny dla sfotografowania dane-
go obiektu bedzie jednakowy, niezaleznie od tego, czy dany spektrograf zainsta-
lujemy na duzym, czy matym teleskopie, byte tylko srednica teleskopu spetniata
nieréwnos$¢ (14). Czas ekspozycji zalezy jednak w tym przypadku bardzo sil-
nie od rozmiaréw i zdolnoSci rozszczepiajacej pryzmatow lub siatki dyfrakcyjne;j.

4. ZASIEG SPEKTROGRAFU

Przy bezposrednim fotografowaniu nieba jasno$¢ najstabszych gwiazd, ktdre
mozna sfotografowaé przy optymalnie dobranym czasie ekspozycji zalezy jedy-
nie od ogniskowej teleskopu, czy kamery fotograficznej, nie zalezy za$ od
Srednicy teleskopu. Jesli o rozmiarach obrazu gwiazdy na kliszy decyduje
zdolnos$é¢ rozdzielcza kliszy fotograficznej (co dla 3=2” oraz R- 0,02mm
zachodzi dla teleskopdéw o ogniskowyoh F ~ 2,06 metra), to zasieg fotogra-
ficzny teleskopu na kliszach czutych na Swiatto o diugosciach fali krotszych
od 5000 % dany jest wzorem (Baum 1962, Bowen 1962):

mpg - 18“5 + 5 log F(ejf (16)

gdzie Ftel jest ogniskowg teleskopu, wyrazong w metrach; np. dla torunskiego
teleskopu Schmidta, dla ktérego Ftel= 1,8 metra wzor (16) daje graniczng, mpg -
= 19“8. Gdy natomiast ogniskowa teleskopu jest na tyle diuga, ze o rozmiarach
obrazu gwiazdy na zdjeciu decyduje turbulencja atmosferyczna, zasieg
teleskopu jest:

mpg = 20?2 +|log Fte,. (17>

Optymalny czas ekspozycji, do ktérego odnoszg sie wzory (16)
i (17), jest to czas ekspozycji, przy ktorym tto nieba nocnego (dla ktérego
przyjmuje sie jasno$¢ powierzchniowg mpg = 22?2 na kwadratowg sekunde
katowg) daje na kliszy zaczernienie o gestos$ci fotograficznej okoto
0,6, odpowiadajgcej poczatkowi prostoliniowej czes$ci charakterystyki kliszy;
klisza o takim zaczernieniu przepuszcza okoto 25% padajgcego Swiatta. Diuzsze
od optymalnego naswietlanie kliszy nie umozliwi wykrycia stabszych gwiazd,
niz widoczne na kliszy o optymalnym czasie ekspozycji.

Optymalny czas nasSwietlenia jest w przyblizeniu odwrotnie proporcjonalny
do czutosci klisz oraz odwrotnie proporcjonalny do kwadratu Swiattosity tele-
skopu. Na przyktad przy Swiattosile Dtei/F tei = 1:3 optymalny czas ekspozycji
przy fotografii bezposredniej lub z pryzmatem obiektywowym wynosi okoto
18 minutdla klisz Kodaka 103a—0 za$ okoto 90 minut dla klisz 103a—E ~ czer-
wonym filtrem.
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Przy fotografowaniu nieba przez pryzmat obiektywowy jasno$¢ naj-
stabszych gwiazd, ktére mozna sfotografowaé przy optymalnym czasie ekspo-
zycji jest tylokrotnie wieksza od jasnos$ci gwiazd o wielkosci gwiazdowej da-
nej wzorem (16), ilokrotnie powierzchnia widma jest wieksza od powierzchni
obrazu stabej gwiazdy na zdjeciu bez pryzmatu. R6znica zasiegu bez pryzmatu
i przy jego uzyciu jest wiec rowna (por. Bo wen 1962):

a-NtHF’ (18)

gdzie AA jest przedziatlem diugosci fali, na ktory czute sg, klisze. Przy Fiaj=
= 1,8 metra, w= 0,1 mm, AA = 1200 X, K = 400 A/mm oraz R —0,02 mm wzo-
ry (16) i (18) daja zasieg fotograficzny przy optymalnym czasie ekspozycji
z pryzmatem obiektywowym mpg = 12™86.

Przy stosowaniu spektrografu szczelinowego tto nieba nocnego jest w znacz-
nym stopniu wyeliminowane przez, szczeline spektrografu. Wskutek tego nawet
przy uzyciu najczulszych Kklisz przy odwrotnej dyspersji 400 A/mm widmo tta
nieba zaczyna znieksztatca¢ widmo badanego obiektu dopiero przy kilkugodzin-
nych ekspozycjach; biorgc pod uwage wieksze straty Swiatta w optyce spektro-
grafu szczelinowego znajdujemy, ze zasieg uzyskiwany przy jego pomocy moze
by¢ wiekszy o 3m do 5m niz zasieg uzyskiwany z pryzmatem obiektywowym,
zainstalowanym na podobnym co spektrograf teleskopie, przy tej samej dysper-
sji i szerokos$ci widma. Przy wiekszej dyspersji spektrografu ekspozycje moga
by¢ proporcjonalnie dtuzsze; przy dyspersjach $rednich (kilkadziesigt X/mm)
i duzych nawet tlo nieba przy Ksiezycu w peini, okoto .10-krotnie jasniejsze
(Baum 1962) niz w noc bezksiezycowg, nie przeszkadza przy wielogodzinnych
ekspozycjach.

Przy dtugich ekspozycjach, stosowanych w spektrografach szczelinowych,
zdecydowanie najczulszymi kliszami sg czute na S$wiatto o diugosciach fali
krotszych niz 5000 A klisze Kodaka Ila—0, bezposrednio przed ekspozycjg
grzane dla zwiekszenia czutosci przez 3 doby w temperaturze 50°C. Klisze
te majg wyktadnik Schwarzschilda bardzo bftski jednosci i przy kilkugodzinnych
ekspozycjach czutos¢ ich jest okoto 5-krotnie wieksza niz klisz 103a—0, pow-
szechnie stosowanych do bezposredniego fotografowania nieba z Kkilku- lub
kilkunastominutowymi ekspozycjami (por. Felgett 1958, Walker 1964). Wy-
dajno$¢ kwantowa grzanych klisz lla—0 siega 1%. Dla tych klisz zasieg spektro-
grafu szczelinowego o szybkosci / przy ekspozycji t godzin wynosi:

mpt=1428+|log (/t/1040), (19)

jesli optyka teleskopu i spektrografu przepuszcza 30% padajacego S$wiatta (nie
bioragc pod uwage strat Swiatta na szczelinie); przy liczeniu 1 jako jednostka



Spektrografy szczelinowe . 99

Tabela 2

Zasieg spektrografu przy 3-godzinnej ekspozycji na grzanych kliszach lip—© i szeroko-

§ci widma IT = 0,1 mm; przyjeta dyspersja katowa a = 1,2 < 10"4 rad/A (jaka daje np.

siatka o 600 rowkach na mm w 2-im rzedzie) oraz przepuszczalno$¢ 30% optyki tele-

skopu i spektrografu (nie liczgc strat Swiatta na szczelinie); j3 jest Srednicg katowga
obrazn gwiazdy

0fl 90 cm 90 cm 200 cm 500 cm
D kam 7 cm 15 cm 15 cm 30 cm

K P Pg przyp. przyp. mpg PrZyp.  npg przyp.

2 2 ” “

400 A/mm 4 10” 14“6 A 14”7 6 A 16 3 A 18* 4 A
100 X/mm < 27 131 A 13,1 A 14,8 A 17,0 A
5” 12,9 B 13,1 A 14,6 B 16,4 B
25 R/mm 1”7 11,6 AB 11,6 A 13,3 AB 15,2 B
2” 10,8 B 11,6 AB 12,5 B 14,4 B
5” 9,5 C 10,6 B 11,2 C 12,7 C
7 A/mm 1” 8,8 BC 9,7 B 10,4 BC 11,9 C
2”7 7,3 C 9,0 BC 9,0 C 10,4 C
5” 5,4 (od 7,2 C 7,2 C 8,6 C

Uwaga: przy widmie nie poszerzanym w przypadku A uzyskuje sie zasieg wiekszy o 1T7 od
-podanego w powyzszej tabeli.

dtugosci przyjmowany jest milimetr i tylko a oraz K wyrazane sg. w rad/A oraz

Obliczany z wzoréw (12). (13), (15) i (19) zasieg kilku przyktadowych
spektrograféw o dyspersji katowej a = 1,2,10“4 (jakg daje np. siatka o 600 row-
kach/mm w 2-im rzedzie) przy 3-godzinnej ekspozycji na grzanych Kkliszach
Illa—0 i przy szerokosci widma W= 0,1 mm zestawiony jest w tabeli 2 dla roz-
nych wartosci $rednicy katowej (3 rozmytego przez .turbulencje obrazu gwiazdy.
Przy kazdej wartosci zasiegu podane jest, ktéremu z rozpatrywanych wyzej
przypadkéw A, B, C dana sytuacja odpowiada.

Wyraz staty we wzorze (19) i wartosci zasiegu podane w tabeli 2 opierajg
sie na opublikowanych czasach ekspozycji dla réznych spektrograféw, w kto-
rych stosowane byty grzane klisze Ha—8 (np. Humason et al. 1956, Preston
1959, Fehrenbach 1960, Preston i Paczynski 1964; por. tez Hilt-
ner 1956); te same wyniki daje rowniez bezpoSredni obliczenie zasiegu
(Baum 1962) przy zatozeniu wydajnosci kwantowej 1%.

Przy widmach nie poszerzanych uzyskuje sie w przypadku A zasieg
wiekszy o 1“7 od podanego w tabeli 2; wynika stad, ze przy 6-godzinnej ekspo-
zycji na grzanych kliszach Ila—0, stosujagc spektrograf o odwrotnej dyspersji
400 A/mm zainstalowany na teleskopie 90 cm mozna uzyskaé¢ nieposzerzone
widmo gwiazdy, dla ktérej mpg = 17“0. W istocie przy pomocy spektrografu
nebularnego o takiej dyspersji, zainstalowanego na 90 cm teleskopie Crossleya,
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uzyskiwano dzieki matym stratom Swiatta w tym spektrografie (nalot przeciw-
odblaskowy) widma nawet jeszcze znacznie stabszych gwiazd i galaktyk, siega-
jac w niektérych przypadkach do mpg = 20m-

Wobec znacznej szerokos$ci szczeliny przy tak matych dyspersjach nie
mozna — jak to sie czyni przy wiekszych dyspersjach — kontrolowaé¢ potozenia
obrazu gwiazdy na szczelinie ogladajac odbicie brzegéw tego obrazu od wy-
polerowanych i poaluminiowanych powierzchni szczek szczeliny. Dla kontroli,
czy staby obiekt znajduje sie we wiasSciwym miejscu na szczelinie, wsuwa sie
wiec co pewien czas w wigzke Swiatla za szczeling pryzmat, kierujagcy cate
Swiatto tego obiektu do okularu (Humason, Mayall i Sandage 1956).

Ogladajac tabele 2 warto zwréci¢ uwage na to, ze wobec”™niezaleznosci
zasiegu w przypadku C od s$rednicy teleskopu, przy dyspersji 7 A/mm i p > 2'"
zasieg jest taki sam dla teleskopu 90 cm, co dla 2-rnetrowego lub wiekszego,
jesli tylko siatka dyfrakcyjna jest w obu przypadkach taka sama. A wiec np.
umieszczajgc w ognisku 90 cm teleskopu spektrograf taki, jak spektrograt
coude 3-metrowego teleskopu obserwatorium Licka (Dkol = 165 mm), przy dysper-
sjach wiekszych niz 7 X/mm czas ekspozycji potrzebny dla sfotografowania
widma okreslonej gwiazdy bedzie dla 90 cm teleskopu taki sam, jak dla tele-
skopu 3-metrowego. Wynika stad, ze ogromnie optacalne jest instalowanie na
niewielkich teleskopach bardzo dobrych spektrograféw, dajacych duzg dyspersje.

5. ZASTOSOWANIA PRZETWORNIKOW ELEKTRONOWO-OPTYCZNYCH
W SPEKTROGRAFACH

Przetworniki elektronowo-optyczne typu Lallemanda, stosujace elektrono-
grafie (por. K. Serkowski, Postepy Astronomii, 10, 171) umozliwiaja 15-krot-
ne skrécenie czasu ekspozycji w porownaniu z grzanymi kliszami Ila—0, dla
Swiatta o dilugosciach fali okoto 4000 A (Walker 1964). Dla bliskiej podczer-
wieni czas ekspozycji moze ulé¢c skréceniu o czynnik kilka tysiecy. Korzysci
ze stosowania przetwornikdw sa wiec oczywiste.

Przy matych dyspersjach stosowanie przetwornikéw jest powaznie utrudnio-
ne przez to, ze wskutek braku miejsca nie jest mozliwe umieszczanie przetwor-
nika w ognisku kamery Schmidta w spektrografie. Trzeba wiec stosowa¢ kamery
soczewkowe 0 mniejszej S$wiattosile, przez co szybkos¢ spektrografu zmniej-
sza sie. W przysztosci przypuszczalnie bedzie mozna temu zaradzi¢ przez
konstruowanie przetwornikéw, w ktérych obraz elektronowy jest zmniejszony
kilkakrotnie w stosunku do optycznego obrazu widma, powstajgcego na kato-
dzie przetwornika; kamera w potaczeniu z takim przetwornikiem bedzie miala
kilkakrotnie wiekszg Swiattosite. niz bez przetwérnika.

Stosowanie przetwornikéw do fotografowania widm w duzej lyspersji jest
utrudnione przez znaczng dilugo$¢ widma, nie mieszczacego sie na niewielkiej
zazwyczaj katodzie przetwornika. Aby tej trudnos$ci zapobiec, mozna stosowac
siatki profilowane o zaledwie 10 (lub mniej) rowkach/mm (nazywane echelle),
wykorzystujac widma od 200-go do 500-go rzedu. Swiatlo koncentrowane jest
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silnie w widmach tych rzedéw w bardzo waskim przedziale katéw ugiecia. Kie-
rujac Swiatto odbite od takiej siatki na petnigcg role kamery spektrografu
wklestg siatke odbijajacg, majacg np. 600 rowkéw/mm, skierowanych prosto-
padle do rowkéw pierwszej siatki, segregujemy poszczegoOlne rzedy widma,
otrzymujac na kliszy fotograficznej lub na katodzie przetwornika wiele znaj-
dujacych sie jeden nad drugim odcinkéw widma, kazdy o diugos$ci zaledwie
kilku angstrémoéw (Harrison et al. 1952). Tym sposobem cale kilkudziesiecio-
centymetrowej diugosci widmo mozna zmiesci¢ na matej katodzie przetwornika.

Warto w tym miejscu wspomnie¢ o rosngcym z kazdym rokiem znaczeniu
bezposredniej fotoelektry cznej rejestracji widm, przy ktorej klisza
fotograficzna zastgpiona jest przez zesp6t fotopowielaczy. Badania rozktadu
energii w widmie ciggtym gwiazd juz obecnie opierajg sie niemal wylgcznie na
bezposrednich pomiarach fotoelektrycznych (por. np. Code 1960). Fotoelek-
tryczna rejestracja profiléw linii absorpcyjnych w widmach jasnych gwiazd
(Code i Liller 1962, Mihalas 1964) stanowi podstawowy materiat obser-
wacyjny dla teorii atmosfer gwiezdnych. Przy tego rodzaju pomiarach, zwitasz-
cza wykonywanych w podczerwieni, szczegdlnie optacalne jest zastosowanie
interferometru Michelsona lub polaryzacyjnego o zmieniajgcej sie w cza-
sie pomiarow roznicy drég optycznych; rejestrogram pradu z fotopowielacza
stanowi woéwczas transformate fourierowska widma gwiazdy (Jacquinot 1960,
Sinton i Boyce 1965).

6. SPEKTROGRAFY WIELOSZCZELINOWE

Badania przesunie¢ widm galaktyk ku czerwieni, majgce podstawowe zna-
czenie dla kosmologii, posuwalyby sie znacznie szybciej, gdyby mozna byto
jednoczes$nie uzyskiwa¢ widma licznych galaktyk w centralnej czes$ci odlegtej
gromady galaktyk. Réwniez jednoczesne otrzymywanie widm licznych gwiazd
w gromadzie gwiezdnej mogtoby by¢ korzystne. Wydaje sie, ze skonstruowa-
nie spektrografu wieloszczelinowego dla tych celow jest w zupetnosci realne.

Dla przyktadu opisze projekt spektrografu wieloszczelinowego, ktdry maégthy
by¢ uzywany w pierwotnym ognisku 5-metrowego teleskopu w potgczeniu z ka-
merg Schmidta o grubym zwierciadle, majgcg Swiattosite 1:0,47 i ogniskowg
35 mm. Kamera ta jest obecnie uzywana (Humason, Mayall i Sandage
1956) do otrzymywania widm galaktyk w odwrotnej dyspersji 370 X/mm. Dla
otrzymania takiej dyspersji ze spektrografem wieloszczelinowym mozna zasto-
sowa¢ siatke o rozmiarach 75 mm x 100 mm o 600 rowkach/mm z odblaskiem
w fiolecie 1-go rzedu (Y = 60°, 1n= 11°).

Dla kazdego pola, dla ktdrego miatyby by¢ otrzymane widma, trzeba bytoby
przygotowac¢ przestone ze szczelinami. W tym celu potrzebne bytoby zdjecie
tego pola wykonane tym samym teleskopem. Zdjecie to umieszczane bytoby
pod jednym z obiektywdw stereokomparatora, za$ pod drugim obiektywem znaj-
dowataby sie poaluminiowana plyta szklana. Powierzchnia tej piyty widoczna
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bytaby w stereokomparatorze na tle zdjecia nieba; szczeliny wycinane bytyby

w warstewce aluminium na tej ptycie w poprzek wszystkich obrazéw galaktyk

igtag przytwierdzong do obiektywu stereokomparatora. Byloby to oczywiscie

pracochtonne, ale niewatpliwie optacatloby sie, gdyz zaoszczedzatoby wielu
Catonocnych ekspozycji wykonanych
przy pomocy wielkiego teleskopu.
Zastosowania  podobnych  przeston
w spektrografie bezszczelinowym,z ma-
lenkimi otworkami zamiast szczelin,
byto juz dawno proponowane przez
Dimitroffa i Bakera (1947); po-
myst ten nie byt jednak dotychczas
zrealizowany.

Dla otrzymania widm poréwnaw-
czych po obydwu stronach widma kaz-
dej galaktyki, przestona musi byc¢
przykryta dodatkowg zastong i oSwie-
tlona Swiattem rurki geisslerowskiej;
ta zastona moze by¢ zrobiona z cien-
kiej ptytki szklanej z namalowanymi
czarnymi prostokatami, zastaniajgcymi
srodki  wszystkich  szczelin, lecz
zostawiajgcymi ich kornce odkryte.

Przy Swiattosile 1:3,67, jakg ma
5-metrowy teleskop w potgczeniu z so-
czewka korekcyjng Rossa i przy zdol-
nosci rozdzielczej kliszy R =0,02 mm,
szczeliny powinny mieé szeroko$c

Rys. 3. Wieloszczelinowy spektrograf P = 1Y35 czyli 0,12 mm. Wydaje sie,
z aplanatycznym kolimatorem, siatka dy- ze mogg byc¢ sfotografowane jedno-
frakcyjna G i kamerg Schmidta z grabym czes$nie widma wszystkich obiektéw

zwierciadtem. Przestona T ze szczeli- , . .
nami znajduje sie w ptaszczyznie ogni- polu o srednicy 7% minut tuku,
skowej teleskopu 40 nim w pierwotnym ognisku 5-me-
trowego teleskopu. Wszystkie te wid-
ma bylyby odwzorowane na umieszczonej w ognisku karpery spektrografu wygie-
tej btonie fotograficznej o Srednicy 10 mm, jesSli przyjaé, ze kazde widmo ma
1300 A, czyli 3,5 mm dtugosci. Jesli przy tym widma sg poszerzane do szero-
kosci W = 0,6 mm, mozng w czasie jednej ekspozycji otrzyma¢ widma przynaj-
mniej 15 galaktyk.

Jako kolimatora do wieloszczelinowego spektrografu mozna uzy¢ aplana-
tycznego (tj. wolnego od komy i aberracji sferycznej) systemu skiadajgcego sie
z dwdch wklestych zwierciadet i malego zwierciadetka ptaskiego (rys. 3;
por. Maksutov 1946). Straty Swiatta przez ekranowanie nie przekraczajg tu

0“ 25, jesli Swiattosity obu wklestych zwierciadet sg 1:0,76 a ich Srednice
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133 mm i 79 mm. Wieksze zwierciadto powinno by¢ umieszczone 340 mm ponad
przestong ze szczelinami; obraz gtownego zwierciadta teleskopu o S$rednicy
38 mm tworzy sie w odlegtosci 143 mm od mniejszego zwierciadta. Oba wkleste
zwierciadta majg powierzchnie elipsoidalne, o mimosrodach 0,44 dla wiekszego
i 0,86 dla mniejszego zwierciadta. Wykonanie zwierciadet o takim ksztatcie
jest trudne, lecz mozliwe; maksymalne odchylenia ich powierzchni od najle-
piej pasujacej powierzchni kulistej wynoszg odpowiednio 14 oraz 33 mikrony,
sg wiec mniejsze niz dla phtyty korekcyjnej kamery Schmidta uzywanej w tym
spektrografie. Szybko$¢ spektrografu wieloszczelinowego dla galaktyk jest
dwukrotnie mniejsza, niz szybko$é, ktérg mozna by uzyska¢ z tg samg kamera,
fotografujac tylko jedno widmo.

Dla badania gromad gwiezdnych najwygodniejsza byfaby odwrotna dyspersja
120 A/mm, poniewaz przy tej dyspersji mozliwe jest przeprowadzanie dwuwy-
miarowej klasyfikacji widmowej Morgana-Keenana. Przypusémy, ze spektrograf
wieloszczelinowy o tej dyspersji z siatkg o 600 rowkach na mm przy kacie pa-
dania Y = 60° zainstalowany jest, powiedzmy, na 190 cm teleskopie i kolimatoi
daje dla kazdej gwiazdy réwnolegla, wigzke Swiatta o $rednicy 55 mm. Wdowczas
zdolnosci rozdzielczej kliszy R = 0,02 mm odpowiada szeroko$¢ szczeliny
P = 177; straty Swiatta na szczelinie bylyby wiec na og6t zaniedbywalne.
Widma 1-go rzedu gwiazd w obszarze o $rednicy 20 minut tuku zostatyby odwzo-
rowane na okraglym wycinku kliszy o $rednicy 25 mm. Przynajmniej dla 30
wybranych gwiazd w gromadzie mozna bytoby przy pomocy takiego spektro-
grafu otrzymaé¢ w czasie jednej ekspozycji widma poszerzone do 0,6 mm, nada-
jace sie do klasyfikacji MK.

Niestety, zaréwno teleskop torunski jak i 2-metrowy teleskop w Tautenburgu
majg sferyczne gtowne zwierciadto, wskutek czego koma w ognisku Cassegraina
jest bardzo znaczna; dla teleskopu torunskiego prawie 200-krotnie wigksza, niz
dla analogicznego teleskopu o paraboloidalnym gtéwnym zwierciadle. Srednica
uzytecznego pola widzenia jest wskutek tego rzedu 1 minuty katowej, co unie-
mozliwia zainstalowanie na tych teleskopach spektrografu wieloszczelinowego.
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TROJBARWNE OBSERWACJE GWIAZD TYPU RR LYRAE

B. PACZYNSKI

TPEXIJBETHbIE HABJHOfIEHMH 3BE3/1 TMRA RR LYRAE

B. riaMMHbCKM

THREE COLOURS PHOTOMETRY OF RR LYRAE STARS

Mimo duzego znaczenia gwiazd typu RR Lyrae tylko niewiele spos$réd nich byto
obserwowane fotoelektrycznie. W szczegdélnosci tréjbarwne obserwacje w systemie
UBV byly wykonane dla raniej wiecej dziesieciu gwiazd. Tymczasem istnieje mozli-
wos$¢ istnienia korelacji réznych szczegétéw krzywej zmian jasnosci i krzywych zmian
barwy z zawartoscig metali w gwiezdzie. Dotychczas istniejagcy materiat obserwacyjny
nie pozwalat, ze wzgledu na swa szczupto$¢, na analize statystyczna.

W czasie pobytu w Lick Obserwatory autor wykonat obserwacje w systemie UBV
dla jedenastu gwiazd sklasyfikowanych jako gwiazdy typu RR Lyrae. Ogé6tem wykonane
zostaly ok. cztery tysigce obserwacji. Pie¢ zmiennych bylo typu a. Zostaly wybrane
obiekty o krétkich okresach i duzych amplitudach. Okazato sie, ze wbrew przewidy-
waniom gwiazdy te nie wykazywaly znacznej nadwyzki ultrafioletowej w czasie wzrostu
jasnosci. Zjawisko to jest dobrze znane u zmiennych typu o i jest wywotane najprawdo-
podobniej zmianami efektywnej grawitacji w atmosferze gwiazdy w czasie gwattownej
ekspansji towarzyszacej wzrostowi jasnos$ci. Mozna by zatem spodziewaé sie, ze im
gwattowniejszy wzrost jasnos$ci gwiazdy typu RR Lyrae, tym wyrazniejsza powinna
by¢ nadwyzka promieniowania ultrafioletowego. Tymczasem, jak sie okazuje, gwiazdy
AA Aqgl i TV Lib, majace bardzo krotkie okresy i duze zmiany jasno$ci nie wykazuja
wcale takiej nadwyzki. Jest nawet mozliwe, ze wystepuje u nich waskie minimum we
wskazniku U-B mniej wiecej 0.014 okresu po wzroécie jasnos$ci do wartosci Sredniej.
Niestety, dokladno$¢ obserwacji jest niewystarczajgca, aby mozna bylo by¢ pewnym
realnosci tego efektu. W kazdym razie nadwyzka ultrafioletowa w tych gwiazdach nie
byta obserwowana. Przyczyna jej braku nie jest jasna.

Zestawienie wszystkich poprzednio obserwowanych x i obserwowanych przez autora
zmiennych typu a pozwolito stwierdzi¢, ze charakterystyczny garb na krzywej zmian
blasku widoczny w czasie wzrostu jasnos$ci gwiazdy wystepuje jedynie u gwiazd
z amplitudg mniejsza od jednej wielko$ci gwiazdowej (w barwie V). R6znica wf wskaz-
niku U-B w maksimum i w minimum jest skorelowana zaréwno z zawartos$cig metali
w gwiezdzie, jak i z amplitudg” zmian blasku. Ogdélnie — im mniej metali, tym bardziej
dodatnie U-B w czasie maksimum w poréwnaniu z warto$cig U-B w minimum. N ajpraw-
dopodobniej jest to wywotane przez ,blanketing effect” .

Zmienne typu c wykazuja, jak to stwierdzono juz pare lat temu, garb na krzywej
zmian blasku tuz przed maksimum. Czasami garb ten moze by¢ tak duzy jak maksimum
wiasciwe. Moze to niekiedy sprawia¢ wrazenie, ze maksimum jasnos$ci jest podwojne.
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Wszystkie cztery zmienne typu c obserwowane przez autora wykazujg istnienie takiego
garbu w mniejszym lub wiekszym stopniu. Wydaje sie, ze wystepuje on u wszystkich
zmiennych typu c. Jest on najwyrazniejszy w barwie B. Jest mozliwe, ze wystepowanie
tego garbu jest skorelowane z zawartoscig metali. Ogétem pie¢ zmiennych typu c byto
dotagd obserwowanych w systemie UBV. Obserwacje te wskazujg, ze im wieksza jest
zawarto$¢ metali, tym wyrazniejszy garb.

Obserwacje dwu gwiazd, DE Lac i SS Psc wskazujg, ze nie sg to prawdopodobnie
gwiazdy typu RR Lyrae, lecz tzw. , .kartowate cefeidy”, podobne do VZ Cne czy EH Lib.
Gdyby tak bylo istotnie, to gwiazdy te bytyby kartowatymi cefeidami o najdtuzszych zna-
nych okresach (0.725i 0./29).



WYZNACZANIE AZYMUTU | SZEROKOSCI GEOGRAFICZNEJ]
BEZ REJESTRACJI CZASU

(Konspekt pracy doktorskiej)

L. PIECZYNSKI

OOPE/JEJIEHME ASMMyTA M TEOrPAMgECKOfl UIMPOTDI
BE3 3AnJ4ACM BPEMEHM

Jleonojlbfl rieHHHbCKM

PesiOM e

B CTaTbe npeflcTaaneHa odéiuan KOHRermHH TO”Horo onpeflelieHwa a3WMy-
Ta u reorpatinmeckKOH IlwpoTbi 6e3 perMCTpMpoBaHMfl BpeMenn. Mcxoahmm no-
JIO"eHMeM 5IBJIIHIOTCH HaGjllOfleHMfl 3Be3A Ha OfIMHaKOBOfi BbICOTe, a OCHOBHbIMM
3lieMeHTaMH n3MepeHMH — oTCMeThi Ha rOpH30HTa"bHOM Kpyre MHCTpyMeHTa,
Ha HacaflOMHOM ypoBHe h Ha ypoBHe Horrebow-Talcott’a. llpMBefleHbi nsrrb Ba-
pnaHTOB oTfle"bHbix cjiyMaeB o6mero pa3pemeHHH. OroicaHbi pe3yjibraTbi co6-
CTBeHHbix Ha6"K»fleHMi5 m npoBeaeHHoro TeopenmecKoro aHajiH3a tomhoctm .

DETERMINATION OF THE AZIMUTH
AND LATITUDE WITHOUT TIME REGISTRATION

Summary

In this paper a general idea is given of the accurate determination of the azimuth
and the latitude without time registration. The stars have to be observed at the same
horizontal elevation. The main elements of measurement are the readings of the hori-
zontal circle of the instrument, of the striding level and Horrebow-Talcott level. Five
particular variants of the general solution are presented. The results of observations
made by the Author are discussed as well as the theoretical analysis of accuracy.

Metody azymutalne spotykane w astronomii geodezyjnej mozna podzieli¢ na dwie
grupy. Pierwszg grupe okreslimy ogélnie wzorem:
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f> *m, a, 6, T, uGr) = 0. (1)

Jest to grapa metod, ktére wykorzystujg zwigzki zachodzace kazdorazowo miedzy
azymutem gwiazdy, wspoétrzednymi geograficznymi miejsca obserwacji, wspo6trzednymi
réownikowymi gwiazdy, wskazaniem chronometru roboczego, oraz poprawka tegoz chrono-
metru wzgledem czasu uniwersalnego. Zaliczymy do nich stosowang powszechnie me-
tode wyznaczania azymutu z pomiau kata godzinnego Biegunowej, metode Kepinskiego,
jak rowniez metody taczne: Bielajewa, Cichowicza, Gougenheima, Niethammera, Ste-
cherta-Opalskiego. Dragg grupe akreslimy |og6lnie waorem:

g(a, z, 8 f) =0, 2)

Sa to metody, ktére wykorzystuja zwigzki zachodzace miedzy azymutem, odlegto-
§cig zenitalng i deklinacja gwiazdy a szerokos$cig geograficzng miejsca obserwaciji.
Wymienimy tu metode wyznaczania azymutu z pomiaru odlegtos$ci zenitalnej, oraz bez-
posredniag metode Radeckiego. Pierwsza z nich jest metoda przyblizong, poniewaz btedy
pomiaru odlegto$Sci zenitalnej znacznie przewyzszajg btedy pomiaru katéw poziomych.
Metoda Radeckiego ma zastosowanie do wyznaczania azymutéw linii, potozonych w po-
blizu pierwszego wertykatu.

Moim celem byto metodyczne opracowanie koncepcji doktadnego wyznaczania za-
réwno azymutu jak i szeroko$ci geograficznej bez rejestracji czasu. Zgodnie z dokona-
nym wyzej podzialem rozwazania dotycza grapy drugiej. Wstepnym zatozeniem jest
obserwacja serii gwiazd na jednakowej wysokosci. Wynikaja stad nastepujgce korzy-
Sci: 1) zwiekszenie doktadnosci; btad pomiaru odlegtosci zenitalnej traci bowiem cha-
rakter btedu przypadkowego, a staje sie bledem systematycznym zaobserwowanej serii;
do obliczenia azymutu gwiazdy mozna uzy¢ przyblizonej wartosci odlegtosci zenital-
nej zo, a niewiadomg poprawke Az i jej wplyw na azymut wyznaczy¢ z opracowania
materiatlu obserwacyjnego; 2) koto pionowe instrumentu wystarczy odczyta¢ w przybli-
zeniu na poczatku i po skonczeniu obserwacji; 3) do obserwacji moga stuzy¢ instru-
menty o mato doktadnym kole pionowym. Zasadnicze elementy pomiaru stanowig: od-
czyty kota poziomego w momentach przejs$cia kolejnych gwiazd przez krzyz nitek, od-

czyty libeli nasadkowej i libeli Horrebow-Talcotta. Znajomo$¢é czasu potrzebna jest
tylko dla przygotowania i korzystania z efemeryd, a wiec z dokladnos$cig rzedu jednej
minuty.

Wzorem podstawowym jest wzor.
sin 8 = cos z ¢ sinif - sin z » cos<f «cos a. 3)
Do obliczania azymutéw przyblizonych moze stuzy¢ wynikajacy z niego wzoér:

cos 00= tgtpae ctg zQ- secfOe+ cosec z0 * sin 8. 4

Réwnanie obserwacyjne ma ksztatt:

/ da da AN
Mg +/W = H -( aa +— eAzlt v. (5)

Mo oznacza przyblizong warto$¢ miejsca potudnia instrumentu, H — otrzymany
z obserwacji odczyt kolla poziomego z uwzglednieniem odpowiednich poprawek, AA/,
Ap, Az — poszukiwane poprawki miejsca potudnia, szerokosci geograficznej i odle-
gtosci zenitalnej, za$ v — biad pozorny obserwaciji. Jest to wiec réwnanie poprawek
o trzech niewiadomych.
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AM +F o +Z Az =L +v. (6)

Wyrazenia na wspo6tczynniki F i Z otrzymamy rézniczkujac wzér (3). W toku redukcji
(przy obliczaniu wyrazu wolnego L), nalezy uwzgledni¢ poprawki: 1) o nachylenie osi
poziomej obrotu lunety; wyznaczamy jg na podstawie odczytéw libeli nasadkowej;
2) o zmiane wysokosci osi celowej podczas obserwacji; wyznaczamy ja na podstawie
odczytéw libeli Horrebow-Talcotta; 3) o krzywizne réwnoleznika gwiazdy — w przy-
padku, gdy obserwujemy gwiazde na kilku nitkach poziomych; 4) o wplyw aberacji do-
bowej; 5) o zmiane refrakcji spowodowanag zmiang temperatury i cisSnienia podczas
obserwacji; 6) o kolimacje; aby unikngé¢ systematycznego btedu miejsca potudnia, btedu
spowodowanego ewentualnym bledem kolimacji, proponuje sie obserwowaé¢ dwie serie
przy dwoéch potozeniach kota.

Przy ustalaniu programu obserwacji przestrzegane sg warunki:

45°< g 4 135°, )]
(g oznacza kat paralaktyczny gwiazdy), ,

20°< z< 75°, ®)
cos if msin a > 5 9)

Dwa pierwsze z nich wynikajg z analizy wzoru ré6zniczkowego na btad Sredni wy-
razu wolnego L. Trzeci warunek wyraza praktyczny postulat, by zmiana odlegtosci ze-
nitalnej gwiazdy o 10’ dokonywata sie w czasie nie dluzszym niz cztery minuty. W toku
obserwacji nalezy zachowa¢ symetrie wzgledem miejscowego potudnika, to znaczy
nalezy zaobserwowa¢ cze$¢ gwiazd po wschodniej stronie potudnika, a cze$¢ — po
zachodniej.

Powyzsze sformutowania stanowig ogélne rozwigzania problemu bedacego trescia
omawianej pracy. Eliminujac jedna z niewiadomych, otrzymujemy pie¢ roéznych wa-
riantow.

Wariant 1 dotyczy wyznaczania azymutu bez znajomos$ci szeroko$ci geograficznej
i bez potrzeby jej wyznaczenia. Obs,erwacje wykonujemy na wysokosci réwnej w przy-
blizeniu wysokos$ci bieguna. Jest to réwnoznaczne z zatozeniem:

z0=90°-fo. (10)
Zachodzi wéwczas réwnosé
F=-27, (11)
a ré*wnanie obserwacyjne staje sie réwnaniem poprawek o dwéch niewiadomych
AM +F’« AE = L' +V, (12)
gdzie
AE = AAz. (13)
Pomyst zastosowania do obserwacji almukantaratu bieguna wysunat po raz pierw-

szy F. Guarducci. Uwazal on jednak btednie, ze metodg ta mozna bedzie wyznaczaé
tacznie azymut i szeroko$¢ geograficzna, co nie jest mozliwe z uwagi na réwnos¢ (11).
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Wariant |l dotyczy facznego wyznaczania azymutu i szerokosci geograficznej z ob-
serwacji gwiazd w poblizu ich elongacji. Wariant ten wymaga pewnej modyfikacji spo-
sobu obserwacji. Dla kazdej z gwiazd odczytujemy w przyblizeniu koto pionowe, nie
odczytujemy natomiast libeli Horrebow-Talcotta. Aby w réwnaniu obserwacyjnym mozna
byto zaniedba¢ wpltyw biledu pomiaru odlegto$ci zenitalnej, musi byé spetniony wa-
runek:

1Z-AZINAH", (14)

gdzie AIV jest wielkos$cig zaniedbywalng. Przeprowadzitem analize, z ktérej wynika
ze warunek ten tatwo moze by¢ spetniony, jes$li interwatl czasu miedzy momentem obser-
wacji a momentem elongacji danej'gwiazdy nie przekracza jednej, dwéch minnt. Réwna-
nie obserwacyjne przybiera wéwczas ksztatt:

AM+FE” . Ap= L” +v. (15)

Wariant 11l dotyczy wyznaczania szerokos$ci geograficznej bez znajomos$ci miejsca
potudnia instrumentu. Obserwowane na jednakowej wysokosci gwiazdy taczymy w pary.
Odejmujac stronami napisane dla dwoéch gwiazd réwnania obserwacyjne o postaci (6),
otrzymamy:

(Fk - F) mAf+ (Zk - Zj) « Az = (Lk - Li) +(vk - vt). (16)

W ten spos6b eliminujemy catkowicie miejsce potudnia, kolimacje, oraz bezwzgled-
na warto$¢ nachylenia osi poziomej obrotu lunety. W toku obserwacji wystarczy odczy-
tywaé libele nasadkowg w jednym potozeniu. Miejsce potudnia instrumentu dla kazdej
pary gwiazd moze by¢ inne.

Wariant IV réwniez dotyczy wyznaczania szerokos$ci geograficznej bez znajomosci
miejsce potudnia instrumentu. Obserwujemy serie gwiazd na jednakowej wysokoSci.
Z réwnan typu (6) tworzymy Srednie réwnanie sumowe:

AM+M-A<p +— *Az=— @an
N N N

po czym odejmujemy je stronami od réwnan (6), otrzymujac:

F-— )eAP+(Z)-A z=(L-") +v. (18)
N r N W

Dzieki takiemu postepowaniu zachowujemy wszystkie korzys$ci wariantu Ill, uzy-
skujemy natomiast skroécenie czasu obserwacji. Dba¢ jednakze musimy, by miejsce
potudnia instrumentu podczas catej obserwacji byto niezmienne.

Wariant V poswiecony jest tgcznemu wyznaczaniu azymutu i szerokosci geogra-
ficznej. Po zaobserwowaniu serii gwiazd na jednakowej wysokoSci wyznaczamy sze-
rokos¢? geograficzng z réwnan poprawek typu (18), a nastepnie obliczamy miejsce po-
tudnia bezposrednio ze wzoru (17). Wariant ten rézni sie od wariantu IV jedynie ko-
niecznos$cia odczyty wania libeli nasadkowej w obu potozeniach.

Dla wszystkich wariantéw podatem zasady ustalania programu obserwacji. Obli-
czytem roéwniez zakresy azymutéw i deklinacji gwiazd do obserwacji w wybranych
szerokosciach geograficznych. W tabeli 1 podane sg zakresy stosowania poszczeg6l-
nych wariantéw.
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Zakresy stosowania poszcieg6lnych wariantéw

Wariant

1l
I, v, v

Tab

Zakres

150<<P<70°
10 <<f<60
0 <If<60

ela 2

Teoretyczne btedy srednie typowych spostrzezen oraz wyznaczanych niewiadomych

Wariant 1
w ">a;
0°
10 -
15 1.0 0.3
30 1.1 0.4
45 15 0.5
52.1 1.7 0.6
60 2.2 0.8
70 3.3 1.2
Data
1962 XI 5/6
Xl 5/6
1963 IV 4/5
VI 17/18
VI 17/18
VIl 3/4
VII 21/22
VIl 21/22
VIl 22/23
VII 22/23
VIl 23/24
VI 23/24
VIl 24/25
VIl 24/25
X 13/14
X 15/16

mo
1.4 0.5
1.4 0.5
1.5 0.5
1.7 0.6
1.8 0.6
2.1 0.7
Wariant

1

1

v

v

v

11

1l

1

\%

\%

|

|

1

1

11

o

(max *m ax

m in
mo l mo
pary pary
n i,
1.7 0.5 2.0
0.3 1.7 0.5 2.1
0.3 1.8 0.5 2.1
0.3 2.0 0.5 2.4
0.4 2.6 0.6 3.1
0.4 31 06 3.5
0.5 3.8 0.6 4.4
Tabela 3

v

45° | ax. 55°

Thip m 0 TTi*p

0.5 11 0.5
0.5 1.2 05
0.5 1.2 0.5
0.5 1.4 0.5
0.5 1.7 0.5
0.5 20 0.5
0.5 25 0.5

Wyniki obserwacji wtasnych

”(.)SC Koto
gwiazd

8 L
8 P
9 L
8 P
9 L
16 L
8 L,P
8 L,P
8 P
8 L
8 L
9 P
8 P
8 L
18 P
8 L,P

i
2.3
3.2
3.0
2.3
3.3
3.5
1.6
1.1
2.8
2.9
2.0
1.9
3.6
1.9
2.5
1.3

, Azymut

at

256V 760.3

60.4
61.0

59.1
58.7

62.0

58.4

\%

0.7

0.7
0.4

0.7

0.6

0.7

0.5

bk *

1.4
1.4
1.6
2.0
2.3
2.9

-55°

Thyj m
n

0.5 0"4
0.4 0.5
0.4 0.5
0.4 0.5
0.5 0.6
0.5 0.R
0.5 1.3

\Y

45° *max“ km ax

111

» 45°

015
0.5
0.5
0.6
0.8
0.9
1.1

Szerokos$¢ geogr.

\%

52°05' 51.8
51.1
52.6
56.3
57.9
56.0
55.3
55.6
57.2
56.7

55.5
55.8

"y

0.6
0.9
1.3
1.0
1.3
0.7
0.4
0.3
1.0
0.9

0.7
0.5
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Nastepnie przeprowadzitem teoretyczng analize doktadnosci. Dla kazdego wariantu
obliczytem przewidywane btedy $rednie typowego spostrzezenia i wyznaczanych nie-
wiadomych, wyrazajac je jako funkcje btedéw: celowania, odczytu i podziatu kota po-
ziomego, deklinacji gwiazdy, nachylenia osi poziomej obrotu lunety, stato$ci odlegtosci
zenitalnej. Obliczenia wykonatem dla pewnego uproszczonego modelu obserwacyjnego,
przyjmujac dane instrumentalne odpowiadajgce teodolitowi klasy Wild T-4, oraz ilos$¢
gwiazd w serii N - 8. Uzyskane wyniki sgprzedstawione w tabeli 2.

W okresie od listopada 1962 roku do pazdziernika 1963 roku wykonatem w Obserwa-
torium J6zefostaw przy pomocy teodolitu Wild T-4 szesnascie serii obserwacji, obej-
mujacych tgcznie 149 gwiazd. Rezultaty tych obserwacji zawiera tabela 3.
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EWOLUCJA GWIAZD WGROMADACH KULISTYCH

B. PACZYNSKI

Ewolucja gwiazdy po odejscia od ciggu gtéwnego jest juz dos¢ dobrze znana.
Po wypaleniu sie ok. 12% wodoru w jadrze ewolucja ulega przys$pieszeniu. Wytwarza
sie izotermiczne, bezwodorowe jadro. Produkcja energii jadrowej zachodzi na jego
powierzchni. W wyniku niejednorodnos$ci sktadu chemicznego we wnetrzu gwiazdy
rozpoczyna ona ewolucje w kierunku czerwonych olbrzyméw. Jezeli gwiazda ma mase
réowng masie Stonca, izotermiczne jadro staje sie zdegenerowane. Masa zawarta
w jadrze stopniowo wzrasta. Wzrasta tez temperatura centralna i gesto$¢. W pewnym
momencie, mniej wiecej wtedy, gdy gwiazda znajduje sie na wierzchotku gatezi
olbrzyméw w gromadach kulistych, nastepuje w jadrze zapalenie sie helu. Na skutek
witasnosci materii zdegenerowanej (niezalezno$¢ cisnienia gazu od temperatury)
nastepuje tak zwany ,helium flash” — w ciggu paru sekund ,zapala” sie hel
w catym jadrze. Olbrzymie ilosci energii idg na oddegenerowanie jadra. Strumien
energii jest tak wielki, ze wytwarza sie konwekcja obejmujaca znacznag cze$¢ helo-
wego jadra. Dalsza ewolucja zalezy od tego, czy konwektywne jadro bedzie sie
rozciggato az do warstw bogatych w wodér, czy tez nie. Gdyby konwekcja objeta
takze bogatg w woddr otoczke gwiazdy, otrzymaliby$Smy model jednorodny chemicz-
nie, lecz o zwiekszonym (w stosunku do stadium ciggu gtéwnego) S$rednim ciezarze
molekularnym. W wyniku przemieszania gwiazda znalaztaby sie ponownie na ciagu
gtéwnym, lecz.ze wzgledu na zmieniony sklad chemiczny jasnos$¢ jej bylaby znaczr-
nie wieksza niz na poczatku ewolucji.

Modele gwiazd policzone przez Rarma i Schwarzschilda [I] nie dajg
jasnej odpowiedzi na pytanie, czy w wyniku ,helium flash” nastgpi, czy nie nastapi
wymieszanie materii w catej gwiezdzie. Nie mozna wiec, jak dotad, powiedzie¢,
jak z punktu widzenia teorii budowy wewnetrznej wyglada ewolucja na gatezi hoiyzon-
talnej na diagramie H—R dla gromad kulistych, to znaczy w jakim przebiega ona
kierunku.

OdpowiedZz na pytanie: w jakim kierunku przebiega ewolucja gwiazd znajduja-
cych sie na gatezi horyzontalnej stara sie daé. N.J. Woolf [2Z] na drodze obserwacyj-
nej. Badal on koncentracje réznych gwiazd w gromadzie kulistej M3. Okazato sie,
ze najwiekszg koncentracje ku Srodkowi gromady wykazuja czerwone olbrzymy, mniej-
szg gwiazdy znajdujgce sie na niebieskim skraju gatezi horyzontalnej, jeszcze mniej-
szg gwiazdy typu RR Lyrae i najmniejsza gwiazdy zajmujace z6tty koniec gatezi
horyzontalnej. Woolf interpretuje ten efekt jako segregacje wynikajacy z roéznic
masy. Oort i van Herk [5] szacujg czas relaksacji dla gwiazd w gromadach kuli-
stych na okoto 10" lat. Czas, ktory spedza gwiazda na gatezi horyzontalnej wynosi
wg Woolfa [4j ok. 2.10* lat. Czasy te sg poréwnywalne. Jezeli gwiazda pomiedzy
stadium czerwonego olbrzyma i stadium gatezi horyzontalnej traci ok. 20% swej masy,
wowczas obserwowane roéznice w koncentracji réznych gwiazd ku $rodkowi gromady
bytyby wynikiem ekwipartycji energii pomiedzy gwiazdami o réznych masach.
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Gwiazdy mniej masywne powinny wykazywa¢ mniejszg koncentracje. Najmniejsza
koncentracje powinny wykazywa¢ w mys$l tej teorii gwiazdy, ktére straci¢ juz zdazyty
najwieksza cze$¢ masy, badz w ktérych ta utrata miata miejsce najdawniej. Tak
wiec im mniejsza koncentracja gwiazd ko $rodkowi gromady kulistej, tym bardziej
zaawansowana powinna by¢ ich ewolucja. Rozwazania te w pofgczeniu z wynikami
obserwacji zdajg sie wskazywaé, ze po stadium czerwonego olbrzyma gwiazda szybko
(by¢ moze na skutek ,helium flash”) przeskakuje na niebieski koniec galezi horyzon-
talnej i nastepnie kontynuuje swa ewolucje poruszajac sie w kierunku zo6ttego kranca
gatezi horyzontalnej. Nie jest wykluczone, ze kazda gwiazda w gromadzie kulistej
przechodzi przez stadium mglawicy planetarnej. W tym stadium, jak tez w stadium
czerwonego olbrzyma czy zmiennej typu RR Lyrae, moze zachodzi¢ znaczna utrata
masy, konieczna do wytlumaczenia réznic w koncentracji do $rodka gromady gwiazd
réznych typéw.
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PRACA R. AMPELA O ASOCJACJACH WKASJOPEI
K. SERKOWSKI

W jednym z ostatnich zeszytéw ,,Acta Astrnnomica” ukazatla sie praca R. Ampela
(1964) poswiecona asocjacjom Cas Ill, Cas IV i Cas V. W obszarach nieba obejmujacych
te asocjacje przeprowadzona zostata na podstawie nowo opracowanych kryteriow dwuwy-
miarowa klasyfikacja widmowa oraz wyznaczone zostaly w dawnym systemie miedzy-
narodowym fotograficzne i fotowizualne wielkosci gwiazdowe dla 275 gwiazd wczes-
nych typéw widmowych, jasniejszych od 12m. Na podstawie tego materialu obserwa-
cyjnego skonstruowano diagramy ilustrujgce zaleznos$¢ ekstynkcji miedzygwiazdowej
od odlegtosci gwiazd, a takze wyznaczono odlegtosci poszczeg6lnych asocjacji oraz
ich wiek. Obliczona réwniez zostalta gesto$¢ przestrzenna gwiazd w poszczegél-
nych przedziatach jasnosci absolutnej oraz funkcje $wiecenia dla asocjacji. Sposo6b
opracowania i przedstawienia uzyskanego przez Autora tej pracy materiatlu obserwa-
cyjnego oraz wyciggane wnioski budzg jednak pewne zastrzezenia.

Dwuwymiarowa klasyfikacja widmowa gwiazd wczesnych typéw w badanym
obszarze w Kasjopei wykonana zostata na podstawie zdje¢ uzyskanych przy po-
mocy pryzmatu obiektywowego, przy czym iloSciowe schematy klasyfikacyjne opra-
cowano na podstawie klasyfikacji MK zawartych w katalogu Hiltnera (1956).
Sposréd 60 gwiazd w badanym obszarze zawartych w katalogu Hiltnera, 30 wy-
korzystanych bylo do opracowania schematéw Kklasyfikacyjnych, a pozostatych
30 gwiazd uzytych bylo jedynie do sprawdzenia doktadnosci wynikéw. Rezygnowanie
z wykorzystania tych ostatnich 30 gwiazd przy opracowywaniu schematéw klasyfika-
cyjnych nie wydaje sie uzasadnione; istniejg bowiem liczne metody okreslania doktad-
nosci wynikéw, ktére mozna by zastosowaé w przypadku wykorzystania wszystkich
60 gwiazd do opracowania schematéw klasyfikacji.

Sposéb okres$lania podanych w pracy klas jasnos$ci gwiazd typéw widmowych
pézniejszych niz B3 nie wydaje sie by¢ wystarczajaco obszernie wyjasniony; na
rys. 3a omawianej pracy, przedstawiajgcym schemat dla okreslania jasnosci absolut-
nych gwiazd, jest bowiem tylko jedna gwiazda typu pdzniejszego niz B3. Dobor skal
na osiach tego rysunku utrudnia ocene odchylen poszczeg6lnych punktéw od poprowa-
dzonej przez nie krzywej.

Uzyta do dwuwymiarowej klasyfikacji widmowej dyspersja jest mniejsza od za-
zwyczaj do tego celu stosowanej i rekomendowanej przez autoréw klasyfikacji MK;
czytelnik moze wiec nie by¢ pewny, czy zgodno$é¢ uzyskanych wynikéw z klasyfika-
cja MK podang w katalogu Hiltnera jest zadowalajgca. Porownanie takie, a tym
samym ocena wartosci klasyfikacji, nie sa jednak mozliwe; sposréd 60 gwiazd wspél-
nych z Hiltnerem podane sa bowiem w tablicy 2 omawianej pracy wyniki tylko
dla 49 gwiazd (zestawionych w zamieszczonej nizej tabelce), spos$réd ktérych typ,
widmowy wedtug iloSciowej klasyfikacji podanej w tablicy 2 jedynie dla 4 gwiazd
(mianowicie G/15, V—A/36, V—D/18 oraz V—E/28) ro6zni sie od typu podanego w kata-
logu Hiltnera. Klasa jasnosci natomiast, podana w kolumnie S~ tablicy 2, tylko
dla jednej gwiazdy (oznaczonej G/4) ro6zni sie, i to zaledwie o jedng klase, od oceny
podanej przez Hiltnera; dla pozostaltych 48 gwiazu obie oceny sg identyczne.
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Poniewaz podany w pracy biad klas jasnosci oparty na poréwnania z Hiltuerem
wynosi - + 0.6 klasy, nasnwa sie przypuszczenie, ze moze dla niektérych gwiazd
podanej sg w tablicy 2 klasyfikacje z katalogu Hiltnera, zamiast klasyfikacji
przeprowadzonych opisang w pracy metoda iloSciowa.

Identyfikacja gwiazd Hiltnera w tablicy 2 jest zreszta — wobec niepodawa-
nia innych oznaczern gwiazd, niz wprowadzone przez Autora — mozliwa jedynie na
podstawie odczytywania wsp6trzednych galaktycznych gwiazd na rys. 1b, lc, Id,
nieco utrudnionego przez to, ze skale tych rysunkéw sa w niektérych miejscach prze-
suniete o okoto 0°1 (z tego powodu nie jest wykluczona mozliwo$¢ biednej identyfika-
cji niektérych gwiazd w zalaczonej do niniejszej notatki tabelce). Pominiecie
w tablicy 2 jedenastu gwiazd OB w badanych obszarach, ktére to gwiazdy oznaczo-
ne sa w katalogu Hiltnera numerami: 17, 26. 29, 30, 31, 36, 37, 66, 1227, 1229
oraz 1256, *pozostaje w pewnej kolizji z twierdzeniem na str. 56 omawianej pracy,
ze ,,wielkosci fotograficzne i wskazniki barwy podane\ sg w tablicy 2 prawdopodobnie
dla wszystkich gwiazd OB w Cas 111 —Cas V, jasniejszych niz 12m”. Mogloby by¢
korzystne poréwnanie przedstawionych w tej tablicy wynikéw 2z rezultatami badan
jasnosci i typow widmowych gwiazd, ktére — jak to jest wspomniane we wstg>ie
epracy — wykonali dla licznych gwiazd w tym samym obszarze nieba Brodskaja.
Reddish oraz Slettebak i Stock.

Klasy jasnosci podawane w kolumnie S tablicy 2 dla gwiazd stabszych od 11?5
uzyskane byly, jak czytamy, w sposob nastepujacy: ,sklasyfikowane typy widmowe
gwiazd uzyte byly dla obliczenia odlegtosci i miedzygwiazdowej ekstynkcji przy
réznych zatozeniach, mianowicie, ze gwiazda jest kartem, olbrzymem Ilub nad-
olbrzymem. Ten przypadek byt wybierany, ktory dawat najbardziej prawdopodobng
wartos¢ ekstynkcji”. Wobec ogromnych fluktuacji w warto$ciach ekstynkcji miedzy-
gwiazdowej nawet dla gwiazd blisko siebie potozonych oraz istnienia w odlegtosci
zaledwie 250 pc gwiazd o ekstynkcji, fotograficznej przekraczajacej 2m (np. w groma-
dzie Stock 2 w Perseuszu), uzyteczno$¢ klas jasnos$ci wyznaczonych powyzszg metodg
nie jest oczywista; oznaczanie ich cyframi rzymskimi wydawaé¢ sie moze naduzywa-
niem nomenklatury Morgana i Keenan a.

Na rys. 4a i 4b omawianej pracy do konstruowania ,krzywych ekstynkcji” uzyte
sg m.in. gwiazdy o odlegtosciach wyznaczonych w oparciu o klasy jasnos$ci oszacowy-
wane witasnie w opisany wyzej spos6b na podstawie ekstynkcji miedzygwiazdowej.
Sposrdéd gwiazd o matej ekstynkcji takimi gwiazdami o klasyfikacji S naniesionymi
na rys. 4a lub 4b sg np. IV/25, IV/40, IV/53 i V—/34. Poniewaz juz w samym
sposobie oszacowywania odlegtosci tych gwiazd tkwi zatozenie, ze ekstynkcja wzrasta
z odlegtoscig, nie mozna na podstawie rys. 4a i 4b, na ktérych te gwiazdy s nanie-
sione, wycigga¢ wnioskobw o wzro$cie ekstynkcji z odlegtos$cig gwiazd, Na rys. 4a
i 4b na wzrost taki nie wskazujg gwiazdy znajdujgce sie w odlegtosciach wiekszych,
niz 2.2 kpc; nie jest jasne, w jaki sposob zostaty wykreslone na tych rysunkach
.krzywe ekstynkcji”, wydajace sie nie mie¢ zwigzku z punktami, reprezentujgcymi
na tych rysunkach poszczegdlne gwiazdy.

Poniewaz cze$ci rysunkow 4a i 4b odpowiadajgce matym odlegtosciom moga
by¢ nieco znieksztatcone przez uzycie gwiazd o klasyfikacji S, wydaje sie, ze mate-
riat obserwacyjny przedstawiony na tych rysunkach nie wnosi wiele nowego w sto-
sunku do reprodukowanych obok podobnych diagraméw, opartych jedynie na obserwa-
cjach Hiltnera (1956). Diagramy te nie wskazujg na wzrost ekstynkcji z odlegtoscia.
Ogladajac te diagramy oraz rysunki 4a i 4b omawianej pracy mozna mie¢ pewne watpli-
wosci co do realnosci asocjacji Cas Ill, Cas IV i Cas V. Nie wydaje sie tez wy-
nika¢ w oczywisty spos6b z rys. 4a i 4b proponowany podziat asocjacji Cas V na
dwie asocjicje oraz wniosek (na str. 71), ze ,przestrzeA pomiedzy ramionami spiral-
nymi wydaje sie byC zapetniona wiekszg iloScig pylu niz przestrzen wewnatrz nich”.
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W przedziale odlegtosci oznaczonym na rys. 4a jako odpowiadajagcy asocjacji
Cas Ill nie ma na tym rysunku ani jednej gwiazdy z obszaru wspomnianej asocjacji:
wszystkie zbadane w pracy gwiazdy w rejonie asocjacji Cas Ill lezg w odlegtosci
wiekszej niz 1180 pc. Budzi wiec pewne zastrzezenia przyjmowanie jako odlegtosci
tej asocjacji wartosci 1000 pc + 10% i propozycja nazywania asocjacjg Cas IlIl wszyst-
kich gwiazd w rejonie Kasjopei znajdujgcych sie w tej wiasnie odlegtosci. Majacy
oddziela¢ te grupe gwiazd od asocjacji Cas IV spadek gestosci przestrzennej gwiazd
w przedziale odlegto$ci pomiedzy 1 kpc i 2 kpc nie jest na rys. 4a wyraznie do-
strzegalny.

Kalibracja fotometrii fotograficznej opiera- si¢ na wykonanych przez Autora oma-
wianej pracy fotoelektrycznych pomiarach 23 gwiazd w asocjacji Cas IV. V. pracy
nie jest wspomniane o tym, ze sposréd tych gwiazd cztery mierzone byly fotoelektrycz-
nie przez Hiltnera (1956), ktéry dla dwéch z nich (tych mianowicie, ktére maja
mate wskazniki barwy) uzyskat wyniki znacznie réznigce sie od podanych w tablicy 1
omawianej pracy. Mianowicie dla gwiazd 1V/44 oraz IV/50 ro6znice fotoelektrycz-
nych wartosci "HiJtner — "Ampel wynoszg odpowiednio -0717 oraz +0720, za$ rbéznice
we wskaznikach barwy B—V wynosza +0704 oraz -0708. Te rozbieznosci wydaja
sie trudne do pogodzenia z podanym w pracy btedem $rednim fotoelektrycznych
wartosci “Ampel wynoszacym Oy m=+0702.

Z tekstu pracy nie wydaje sie wynikaé, aby do kalibracji fotograficznej foto-
metrii  wykorzystywane byly fotoelektryczne obserwacje Hiltnera lob ciggi stan-
dardéw fotoelektrycznych w potozonych w poblizu badanego obszaru gromadach NGC
129 i NGC 225 (Hoag et al. 1961). Zestawione w tabelce towarzyszacej niniejszej
notatce roéznice Pjjiltner — mv (gdzie m, ~ mp —c) oraz (B—‘Hiltner — c pomiedzy
wynikami fotoelektrycznymi Hiltnera a otrzymanymi 2z fotometrii fotograficznej
wartosciami mv oraz c, wynikajagcymi z tablicy 2 omawianej pracy, wykazujg pewne
regularnosci. Mianowicie r6znice ~Hiitner — sg bliskie zera dla obszaréw Cas llI,
a zwtlaszcza Cas V(/za$ sg znacznie wieksze Co do wartosci bezwzglednej dla obsza-
réw G oraz Cas IV. Srednia kwadratowa réznica ~Hiltner —mv gwiazd w obszarze
Cas V wynosi #07015, a wiec mniej, niz btad $redni jednej wartosci w katalogu
Hiltnera, co sugerowatoby, ze pomiary Hiltnera uzyte byly do kalibracji fotogra-
ficznych pomiaréw w tej witasnie asocjacji.

Stosowanie przy obliczaniu wskaznikéw barwy poprawek B—P wzietych z tablic
»Astrophysical Quantities” Allena 2z 1955 r. nie wydaje sie¢ dostatecznie uzasad-
nione. System fotometryczny UBV zostal bowiem gtéwnie dla tego wprowadzony,
ze dawne wielkos$ci fotograficzne P silnie zalezaly od przepuszczalnosSci bliskiego
ultrafioletu przez optyke stosowanego przy obserwacjach instrumentu. Réznice B—P
zaleza wiec przede wszystkim od przepuszczalnosci optyki oraz od ekstynkcji migdzy-
gwiazdowej, czego tablice Allena nie uwzgledniaja.

W zwigzku z powyzszym, jak widac¢ z zalgczonej tabelki, réznice pomiedzy wskaz-
nikami barwy B—V Hiltnera oraz ¢ Ampela zawierajg sie w bardzo szerokich
granicach, np. w samym tylko obszarze G od -0710 do +0750, podczas gdy wedtug
tablic Allena, ktére byly stosowane przy obliczaniu ekstynkcji, dla wszystkich
gwiazd w zataczonej tabelce (B-V)- ¢ zawiera sig¢ w granicach od +0710 do +0713.
Rozpieto$¢ roéznic w wynikajacych z tych wskaZznikéw wartosciach fotograficznej
ekstynkcji a (w pracy nie jest objasnione, co oznacza symbol a) jest jeszcze 4-krotnie
wieksza, przekracza wiec dla obszaru C dwie wielkosci gwiazdowe. Mozna wiec
przypuszczaé, ze tego rzedu jest rozrzut wartoSci a na rys. 4a wynikajacy z samych
tylko btedéw pomiaréw wskaznikéw barwy.

Dla objasnienia sposobu obliczania funkcji gesto$ci przedstawionych na rys. 5
nie wydaje sie by¢ wystarczajagce stwierdzenie, ze otrzymane one zostaly metoda
opisang w podreczniku Trumplera i Weaver a. Problem ten jest bowiem klasycz-
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nym przyktadem dziatania efektéw selekcji, ktérych eliminacja nie jest w pracy opi-
sana; zaréwno krzywe na rys. 5 jak i na rys. 7 moga budzi¢ obawy, te zawdzieczaja
swoj ksztatt gtdwnie efektom selekcji.

Rysunek 6 przedstawiajacy schematycznie réznice w ksztatcie diagraméw H—B
dla poszczegélnych asocjacji w Kasjopei wydaje sie miec¢ staby zwigzek z wynikami
obserwacji; by¢ moze wiecej moéwityby diagramy, na ktérych bytyby* naniesione po-
szczeg6lne gwiazdy. Wobec ogromnego rozrzutu odlegto$ci gwiazd w asocjacjach,
efektow selekcji i stosunkowo niewielkiej liczby nadolbrzyméw (po kilka w kazdej
asocjacji) mozna mie¢ watpliwosci, czy réznice w ksztatcie opartych na obserwa-
cjach fotograficznych diagraméw H—R dla poszczegdlnych asocjacji i w otrzymanym
stad wieku asocjacji moga by¢ realne. Uzywany tu spos6b okreslania wieku asocjacji
wydaje sie ustepowa¢ metodzie podanej przez Johnsona (1960), za$ stosowane
do obliczania wieku asocjacji poprawki bolometryczne wzieti- z tablic Allena moga
by¢ btedne, o catg wielko$¢ gwiazdowa, gdyz nie uwzgledniajg deficytu promieniowa-
nia ultrafioletowego goracych gwiazd wykazywanego przez obserwacje wykonywane
z rakiet (Steelier i Millig-an 1962).

Nie jest oczywiste, czy stuszne jest sprawdzanie hipotezy ewolucyjnej Fie-
sienkowa i Masiewicz w oparciu o obserwacje asocjacji, ktérych samo istnie-
nie moze by¢ podawane w watpliwos$é; wydawaloby sie, ze byc moze lepiej do
sprawdzania tej hipotezy i do dyskusji funkcji $Swiecenia nadawatyby sie te gromady
otwarte, dla ktérych mamy fotoelektryczng fotometrie wielu setek gwiazd i znacznie
lepszag gwarancje kompletnosci zliczen jasniejszych gwiazd. Hipoteza Fiesienkowa
i Masiewicz nie wydaje sie zresztg ttumaczy¢ diagraméw H—R dla gTomad gwiezd-
nych. Pewne watpliwosci budzi postugiwanie sie przy sprawdzaniu tej hipotezy
opartymi na sprzecznych z nig zatozeniach wynikami Sandage a.

Podsumowujac powyzsze uwagi mozna stwierdzi¢, ze wykorzystywanie dla dal-
szych badan przedstawionych w pracy R. Am pel a wynikéw obserwacji lub wyciag-
nietych z nich wnioskéw mogtoby natrafia¢ na powazne trudnosci; problem wyjasnie-
nia struktury asocjacji w Kasjopei wymaga dalszych obserwacii.

Poréwnanie katalogbw Ampela i Hiltnera dla obszaru asocjacji

Cas Ill, Cas IV i Cas V

Hiltner Ampel B Hiltner Ampel AHilt-me  (fl-v)HiU-c¢c
Nor No. ARilt—mv  <B-nHiit-c No. No.
Cas Il Obsz iry G i H
10 in/12 OPQO +0*11 45) G/15 +.27 -. 10
12 m/9 +.01 +.03 46 G/13 +.04 +.09
13 m /i -.03 +.17 47 G/9 -.01 + 11
14 m/2 +.02 +.08 51 c/7 T.O01 - + 21
16 in/id4 -.06 +. 10 52 G/6 +.02 + 12
Cas IV
22 1V /52 ~1. 361 — ’ 53 G/21 — 23 +. 27
23 IV/37 -0.01 +. 19 55 G/4 +.33 +. 28
24 IV/9 -.02 +. 16 56 G/5 00 +. 50
27 1V /30 +.08 -.03 57 G/22 +.02 +07
33 IV/29 +. 26 +. 19 58 G/20 -r.07 +. 20
34 IV/50 +. 10 + 14 59 G/19 _10 + 12
38 vV/27 +.30 -. 13 60 G/3 -.03 +. 18
39 1V /45 +,.05 + 13 61 G/2 +.06 -.01
40 IV /5 + 15 -.03 62 G/l +.02 + 21

41 1V /44 .21 +.23 63 G/23 .00 +. 13



Hiltner Anipel . .
No. No. AHilt mv  (fi-K)HiH-¢
65 G/31 -.01 +e 14
72 G/26 .00 +. 13
11 H/13 -.07 +. 27
Cas V
1226 V-B/49 .00 +. 23
1228 V-B/47 .00 +. 22
1231 V-A/8 +.02 +. 15
1233 V-A/11 +.01 +. 13
1235 V-A/3 .00 +. 12
1237 V-A/16 +.04 +.15
1238 V-C/33 -.01 +. 14

1Chyba btad zecerski w pracy Hiltnera lub Ampela.
za$ wedlug Ampela AO Ib;

2Wedtug Hiltnera typ BO Ib,
mednej z tych prac.

3£»
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HiJtner
No.

1240
1241
1242
1243
1246
1251
1254
1258

1259

Ampel
No. VHilt-mv
V—C/4 +.03
V-E/28 .00
V-A/36 +.01
V-A/28 +.01
V—II/ 16 .00
vV—D/18(?) ..
V-D/38 .00
V-D/26 .00
V-C/48 0.00

wg.

3 r(kpc

Cas'lll
x CaslV
AKing 16(G)

Hiltnera

Cas V
wg. Hiltnera

)

119

(B-V>Hilt—c

+17
+.15
+.14
+. 27
+. 12
+ 13
+. 18

réwniez chyba btad zecerski

Rys. 1. Diagram Hiltnera dla obszaru G i dla obszaréw asocjacji Cas IlIVCas IV i Cas V
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UWAGI AUTORA
OMAWIANEJ PRZEZ K. SERKOWSKIEGO PRACY

R. AMPEL

Czuje sie w obowigzku odpowiedzie¢ doc. K. Serkowskiemu w zwigzku
z Jego artykutem dotyczacym mojej pracy poswieconej asocjacjom Kasjopei (1964).

Autor zarzuca mi, ze nie zamieScitem nastepujacych gwiazd w tablicy nr 2: 17,
26, 29, 30, 31, 36, 37, 66, 1227, 1229 oraz 1256 (wg nomenklatury Hiltnera). Za-
pewniam, ze gwiazdy te tam figurujg pod nastepujagcymi numerami: 1227 - V—B/22,
1229 - V-B/19, 1256 = V-C/18, 26 - 111/24, 29 - IV/3, 31 - IV/4, 37 -1V/14,
36 - IV/46. A oto trzy pozostale gwiazdy juz nie oznaczone przez Recenzenta:
21 mH/2, 25 - H/l oraz 19 * H/3. Za$ gwiazdy 30 i 66 (wg Hiltnera) znajdujg
sie poza zasiegiem mojej kliszy. (Widmo gwiazdy 17 jest pokryte innym widmem).

Recenzent zarzuca mi, ze do zbudowania schematéw klasyfikacyjnych nie wy-
korzystatem wszystkich 60 gwiazd zamieszczonych w katalogu Hiltnera, znajdu-
jacych sie w badanej okolicy. Schematy klasyfikacyjne zbudowatem istotnie z 30 gwiazd.
Kazda z nich miata po 15 pomiaréw absorpcji w liniach wodoru, helu i metali wyrazo-
nych w wielkosciach gwiazdowych, co w sumie dawato 450 pomiaréw. Ta ilo$¢ danych
wystarczata do zbudowania schematéw klasyfikacji w przedziale badanych gwiazd.
Z kolei 30 pozostatych gwiazd z katalogu Hiltnera Kklasyfikowalem na omowio-
nych schematach niezaleznie od warto$ci podanych przez tego autora. Dopiero uzyska-
ne wyniki dla kontroli poréwnatem 2z danymi Hiltnera. Uzyskalem wystarczajaco
dobrag zgodno$¢ z tego pordéwnania, aby uzywaé¢ schematéw do okreslania typow
widmowych i klas jasnos$ci. Dlatego dziwi mnie, ze Recenzent czyni mi zarzut z tego
tytutu, iz ,,typ widmowy jedynie dla 4 gwiazd” oraz klasa 1 gwiazdy ré6zni sie od
wartosci podanych przez Hiltnera.

Jednoczes$nie Recenzent sugeruje, ze ,moze dla niektérych gwiazd podane sg
w tablicy 2 klasyfikacje z katalogu Hiltnera zamiast klasyfikacji przeprowadzo-
nych _opisang w pracy metoda ilosciowg”. {Sugestie powyzsze majg swoje Zzrédio
w mylnym odczytaniu - +07?6 for the luminosity value, ktére wyraza dys-
persje jasnosci absolutnych w wielko$ciach gwiazdowych, a nie =+ 0.6 klasy, jak
podaje Recenzent.

Co do zastrzezenia, ze uzyta dyspersja do dwuwymiarowej klasyfikacji , jest
znacznie mniejsza od zazwyczaj stosowanej”, pragne zwro6ci¢ uwage Recenzentowi
m.in. na prace M. Hack (1953) dotyczacg klasyfikacji iloSciowej gwiazd w dyspersji
jeszcze mniejszej, a mianowicie 225 A/mm przy Hy. Ponadto warto zauwazyé¢, ze
w dyspersji ok. 300 A/mm opracowuje sie widma i linie emisyjne gwiazd nowych,
komet itp., a wyniki, t¢ nie bywaly kwestionowane. Z tego wynika, ze dyspersje
150 A/mm i 210 A/mm maja jeszcze wieksze szanse, aby sie nadawac¢ do klasyfika-

cji ilosciowej. Klasyfikacja dwuparametrowa, MK polega na wizualnej inspekcji
i ocenie pozornych ilosci i natezen linii widmowych w dyspersji 125 A/mm przy Hy.
Dzisiaj jg adoptowano do widm szczelinowych i obiektywowych, do iloSciowego

klasyfikowania i réznych dyspersji. Uwazam, ze gwiazdy wczesne sa bez poréwnania
trudniejsze do klasyfikowania w systemie MK sposobem inspekcji, niz gwiazdy
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typéw poézniejszych. Stad moja decyzja podjecia klasyfikacji metoda spektrofotometrycz-
ng, bardziej pracochtonng, ale za to o wiele doktadniejsza.

Odnosnie rys. 3a wyjasniam, ze mata jego czytelno$¢ jest wynikiem duzego po-
mniejszenia rysunku przez Redakcjg. Na pytanie, w jaki spos6b odczytane byly jasnosci
gwiazd po6zniejszych typéw niz B3, wyjasniam, ze usrednione wielkos$ci typéw widmo-
wych i klas jasnos$ci uzyskane ze schematéw umieszczonych na rysunkach 3b i 3c
pozwalajg niezaleznie od rysunku 3a uzyskiwaé jasnos$ci absolutne, o ile przypisze
sie im jakie$ wartosci, wzorce, np. dla gwiazd wczesnych typéw moga to by¢ dane
zalecane przez Johnsona i Iriarte [4]. Wyniki z rysunku 3a dawaty uzupetniajgca
informacje wchodzaca do wartosci Sredniej M

W zwigzku z uwaga dotyczaca klasyfikowania gwiazd stabszych od 1175 w opar-
ciu o widma o dyspersji 570 rt/mm informuje, ze dla gwiazd OB mozliwe jest tylko
uzyskiwanie typéw widmowych. Zdawatem sobie sprawe, ze obliczenie ich klas jasnosci
moze by¢ obarczone duzym biledem i dlatego zostaty one umieszczone w osobnej
kolumnie.

Btad $redni fotoelektrycznych wartoéci V (oy ¢ =+ 0702) odnosi sie do nawigza-
nia do Plejad, a nie jak odczytat Recenzent, do wartosci Hiltnera. Pomiary jasnosci
fotoelektrycznych {B, V) dokonatem fotometrem fotoelektrycznym w Obserwatorium
w Saltsjobaden na wiosne 1960 r. pod kierunkiem doc. G. L ars son-L ean dera. Gwiazdy
te byly kalibrowane na Plejadach jako wzorcu zalecanym przez Johnsona. Opraco-
watem je zgodnie z wymogami i nie widze potrzeby traktowaé¢ fotometrii sztokholm-
skiej mniej ufnie niz fotometrii Hiltnera. Nie nawigzalem fotometrii 23 gwiazd do
pobliskich ciggéw standardowych w gromadach NGC 129 i NGC 225 z tej prostej przy-
czyny, ze w owym czasie jeszcze nie byly opracowane (Hoag et al. 1961). Gwiazd
opracowanych przez Hiltnera nie mozna bylo wykorzysta¢ jako standardu, poniewaz
ich zakres jasnosci (gtébwnie 8—10m) nie odpowiadal wymogom fotometrii fotogra-
ficznej.

Recenzent sugeruje, ze wykorzystatem w mojej pracy jasnosci fotoelektryczne
Hiltnera do kalibracji okolicy Cas V. Sugestie te powstalty w oparciu o mate réznice
AHilthera ~ mv z mojej pracy. Warto podkresli¢, ze rowniez praca Brodskiej (1955)
opublikowana na rok przed pracg Hiltnera potwierdza, ze metodg fotograficzng
mozna uzyskaé¢ dobre wyniki. Dla ilustracji powyzszego przytaczam zestawienie po-
danych w watpliwo$¢ jasnos$ci opracowanych przeze mnie (patrz tabl. Recenzenta)
z wartosciami Hiltnera i Brodskiej. W dwu wypadkach jasnosci mv Brodskiej
i V Hiltnera sa identyczne, w nastepnych dwoéch ré6znig sie o 0701 i po jednym
przypadku ré6znice wynosza 0™O03, 0704, i 0705 a cr=+0* 02.

Poréwnanie jasnoéci m,, Brodskiej i V Hiltnera dla Cas V

Hiltner Brodskaja Hiltner Brodskaja vV -m
No No \ mv Y
1231 4518 8.77 8.77 0.00
1233 4578 8.65 8.62 +0.03
1237 4889 9.29 9.25 +0.04
1238 5014 9.72 9.77 -0.05
1242 5221 0.84 9.84 0.00
1229 4357 9.95 9.94 +0.01
1256 5728 9.87 9.86 +0.01

Zagadnienie bardzo dobrej zgodnos$ci jasnosci fotograficznych i fotowizualnych
w obszarach Cas IIl i Gas V moze rodzi¢ zadowolenie (odpowiada to gtéwnie gwiazdom
ok. 9m). System torunski fotograficzny, a zwtaszcza fotowizualny, daje takie wyniki.
A .potwierdzajg te opinie np. V.S. Voros$ylov, S.G. Gordeladze i inni (1962).
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Po przedyskutowaniu innych systeméw, nawigzali oni swoje systemy fotograficzne
i fotowiznalne do systemu torunskiego. (W oparciu o ten system wyznaczyli jasnosci
22.000 gwiazd).

Warto wzigé¢ pod uwage rysunek podany przez Recenzenta. Naniesione tam zostaly
dane Hiltnera. Dyspersja na rysunku odpowiadajgca Cas V w poréwnaniu z dyspersja
Cas IV jest mniejsza, podobnie jak w mojej pracy. Powyzsze spostrzezenie, a takze
fluktuacje wartosci (B-V)—c dla rejonéw G i IV w porédwnaniu z V moga by¢ intere-
sujagce dla dalszych badan nad osrodkiem miedzygwiazdowym, a takze gwiazd wypet-
niajacych te miejsca.

Zdaje sobie doskonale sprawe, ze idealem bytoby uzyska¢ dla wszystkich gwiazd
badanych widma szczelinowe w duzej dyspersji i fotometrie fotoelektryczng wielo-

barwng. Ale ktére z obserwa-
toriow na swiepie udostepnito-
by swojg aparature na okres
zbierania materiatu dla 2/5
gwiazd? A wiec skoro jest to
nieosiggalne, nie pozostato
mi nic innego, jak opracowac
jasnosci technika fotogra-
ficzng i uzy¢ widm z pryzmatem
obiektywowym.

Recenzent uwaza, ze jest
,hiedostatecznie uzasadnione”
korzystanie z tablic Allena
(Astrophysical Quantities 1955).
Kiedy w 1960 roku opracowy-
walem jasnos$ci, tablice te
byty wowczas ich podstawa.

To, ze wystepuja wieksze
roznice w (li—V)~c (tabelka
cytowana w recenzji) nie
Swiadczy o ztych czy dobrych
wyznaczeniach jasnos$ci. Na-
lezy pamietaé, ze wsrod gwiazd

Rys. Ir Diagram K-R dla asocjacji Cas Ill i Cas IV: 0B JeSt SZere6 gwiazd podwdj-
— gwiazdy z rej. Ill; +—gwiazdy z rej. IV z klasy- nych, gwiazd z emisjg Ha,
fikacjg &£ a takze sa gwiazdy posiada-

jace inne linie emisyjne, ktoére

moga by¢é zmienne w czasie.
Ten fakt nalezy mieé¢ zawsze na uwadze, poniewaz moze wnosi¢ dodatkowe efekty, np.
gwiazda oznaczona G/5 jest podejrzana o posiadanie linii emisyjnych, co z kolei moze
wpltywaé na jej wartos¢ (B—V)—c. Jest to jedyne wieksze odchylenie i nie powinno
podwazaé¢ pozostatych wynikéw.

Naniesienie na rys. 4a rowniez gwiazd z obszaré6w G i H zmniejsza jego czytel-
no$¢, a tym samym mozliwos¢ zaobserwowania wzglednego spadku zgrupowania
gwiazd OB. Istnienie asocjacji mozna przes$ledzi¢ na diagramach H—R. W diagramach
tych (rys. 1 i 2) na osi odcietych sg umieszczone normalne wskazniki barwy, a na osi
rzednych — jasnos$ci fotograficzne poprawione indywidualnie na ekstynkcje miedzy-
gwiazdowa. W pracy mojej zaznaczam, ze gwiazdy OB mogg takze wystepowaé poza
asocjacjami.

Recenzentowi chyba wiadomo, Zze wyznaczanie dokladnych odlegtosci w pracach
statystycznych tego typu jest bardzo trudne. ldealne odlegto$ci sa nieosiggalne, po-
niewaz na ich doktadnosci ciaza wszystkie bitedy powstate z fotometrii, klasyfikacji
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i fluktuacji o$rodka miedzygwiazdowego. Majac powyzsze na uwadze, wszystkie od-
legto$ci omawiane w tek$cie sa poprzedzane odpowiednimi okreéleniami, np. ze Cas Il
jest odlegta ,,about” 1000 pc, tzn. ,,okoto’\

W odpowiedzi na zarzut, jakoby obliczenie funkcji gestos$ci byto wyDikiem efektow
selekcji, wyjasniam, ze zgodnie z cytowana metodg do rozwigzania catki z funkcji
czestosci wystepowania gwiazd korzystamy ze zliczed wszystkich gwiazd odpowied-
nich typéw i klas. Z kolei funkcja gesto$ci obliczona z funkcji czesto$ci jest poprawia-
na na $rednig warto$¢ ekstynkcji miedzygwiazdowej. Ryzej wymienione rozwazania
sg oiarte o statystyke matematycznga, gdzie problemy selekcji sg uwzgledniane.

Rys. 2. Diagram H—R dla asocjacji Cas Va i Cas Vb: e — gwiazdy z rej. V z klasyfikacja
+ —gwiazdy zrej. V z klasyfikacjg s (absolutnie jasne)

Wartosci do obliczenia wieku odczytatem =z wykres6w roboczych, analogicznych
do wyzej umieszczonych z tym, ze na osi rzednych umieszczone byly odpowiednie
jasnosci absolutne. Oméwiong w pracy metode okres$lania wieku wykorzystatem dlatego,
aby uzyskane wyniki mozna byto poréwna¢ z wynikami innych otrzymanymi na tej samej
drodze.

W zwigzku z zastrzezeniem do rys. 6 wyjasniam, ze gdyby zgodnie z Zzadaniem
Recenzenta nanie$¢ na niego poszczeg6lne gwiazdy, stracitby przejrzysto$¢, podob-
nie jak to zauwazyt Recenzent odnos$nie rys. 4a.

Istotnie na rys. 4a i 4b ,wkradto sie” kilka gwiazd z klasyfikacjg 5* Stato sie tak
dlatego, gdyz pierwotnie byly one klasyfikowane metodg Si1 (<1175). Jednak na skutek
duzej dyspersji w klasach jasnos$ci lub typach widmowych zostaty pé6zniej przesuniete
do klasy mniej pewnej S. Inne gwiazdy z klasyfikacji S (stabsze od 117150 na pewno
nie zostaty naniesione na rys. 4a i 4b. tatwo o tym przekona¢ sie, przeliczajgc ilos¢
punktéw na tych rysunkach i poréwnac je z ilo$cia gwiazd z tabeli 2.
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Sadze, te wudalo mi sie przynajmniej w pewnym stopniu przekona¢ Recenzenta
o obiektywnej wartosci moich wynikéw. Cytowane przez Niego drobne odstepstwa
wartosci otrzymanych w pracy od wynikéw np. Hiltnera $wiadcza tylko o uczciwosci
Autora, ktéry swoich wynikéw nie dopasowywat do wartoSci otrzymanych uprzednio
przez innych.

LITERATURA

[1] Airpel, R.,A.A. 14, 52. 1964.

[2l Hack, M., A.d'Ap. 16, 417. 1953.

£3] Hoag, A.A.,,Johnson, H.L. et al.,, Publ.U.S.Naval Obs. 17/VII. 1961.

[4] Jo hnson, H.L., Iriarte, 6., Lowell Obs. Bull.No 91.

[53Voro sy lov, V.S.,, Gordzeladze, S.C. et al.,, Katalog fotograficeskich fotovisualnych
i fotokrasnych velicyn- Izd.Akad.Nauk Ukr.SSR, Kijev 1962.

[63Brodak aj a, E.S., Izv.Krym. A.0., XIV, 1955.

ODPOWIEDZ NA UWAGI R. AMPELA
K. SERKOW SKI

Rzeczywiscie, wskutek niedoktadnosci mapy nie udato mi sie zidentyfikowaé kilku
gwiazd: np. gwiazdy 111/24, ktéra jest na rys. Ib w odlegtosci 7 mm od miejsca, wynika-
jacego z jej wspotrzednych; za$ gwiazda V—C/18 "nie jest na rys. 1 oznaczona. Po-
dzielam w zupetnosci zdanie, ze przy dyspersji 225 A/mm mozliwa jest wysokiej doktad-
nosci klasyfikacja ilosciowa; mylne odczytanie przeze mnie - #0,6 klasy zamiast
+076 nie ostabia jednak moich zastrzezen, gdyz oznacza, ze podany w pracy biad
klasyfikacji jest raczej jeszcze wiekszy, niz przypuszczatem.

Niestety, wszystkie moje pozostate, najbardziej istotne zastrzezenia pozostajg
aktualne. W szczego6lnos$ci uwagi Autora nie tlumacza faktu 6-krotnie mniejszej doktad-
nosci fotometrii fotowizualnej w obszarach G i Cas IV, niz w Cas IlIl i Cas V. Nie
wyjasnia tez sposobu eliminowahia efektow selekcji stwierdzenie, ze ,rozwazania
sg oparte o statystyke matematyczng, gdzie problemy selekcji sa uwzgledniane”.
Szkoda jednak, ze niektére wyjasnienia, zawarte w ,Uwagach” nie znalazty sie
w oryginalnym teks$cie pracy.



O MECHANIZMIE DZIALAJACYM W GWIAZDACH WOLFA-RAYETA
K. STEPI EN

Od kilkudziesieciu lat znana jest niewielka grupa gwiazd zwanych gwiazdami
Wolfa-Rayeta. Maja one bardzo charakterystyczne widma oraz, jezeli wchodzg w skiad
uktadu zaémieniowego, krzywe zmian blasku. W widmie dominuja szerokie linie emi-
syjne helu zjonizowanego, wegla i azotu posiadajgce niekiedy brzegi absorpcyjne na
krotkofalowej granicy linii. Krzywe zmian blasku wskazujg na istnienie poétprzezroczy-
stej otoczki dookota gwiazdy Wolfa-Rayeta. Interpretacja tych zjawisk za pomoca
ekspandujacej z duza predkoscia otoczki napotykata na wiele trudnosci. Nowa prébg
wyjasnienia fenomenu Wolfa-Rayeta jest praca Limbera (1964).

Na wstepie autor zestawia szereg faktdw obserwacyjnych, ktérych wyjasnienie
na gruncie poprzedniej teorii napotykato na trudnosci. Z danych spektroskopowych
dotyczacych najlepiej zbadanej gwiazdy Wolfa-Rayeta V444 Cygni wynika, ze istnieje
wyrazna korelacja miedzy szerokoscig linii widmowej a energig jonizacji —i to w tym
sensie, ze linie o najwyzszej energii jonizacji sg najszersze. Zakladajac, ze pier-
wiastki najsilniej zjonizowane sa najblizej powierzchni gwiazdy, dochodzimy do
wniosku, ze w miare oddalania sie od gwiazdy maleja ruchy wewnatrz otaczajgcej
ja materii (o ile poszerzenie linii wynika z ruchéw materii). Nalezy sie spodziewat,
ze obszary emitujgce nie sg zbyt daleko od gwiazdy, a to przy zalozeniu teorii szybkiej
ejekcji powinno daé¢ efekt okultacji polegajacy na tym, ze cze$¢ emitujgcego obszaru
jest zaslonigeta przez sama gwiazde i powstajgca linia widmowa powinna by¢ prze-
sunieta ku fioletowi i mie¢ asymetryczny profil. Niestety, efektu tego nie obserwuje
sie i nie mozna tego wyjasni¢ istnieniem brzegéw absorpcyjnych, gdyz te brzegi
majg tylko niektére linie. Obserwacje najsilniejszej linii w widmie Heli 4686 wska-
zujg na dosy¢ dziwne zachowanie sie jej z faza. Obserwacje natezenia tej linii byly
przeprowadzane tylko dla skiadnika uktadu zaé¢mieniowego CQ Cep. Wskazujg one
na to, ze linia jest najsilniejsza podczas obydwu zaé¢mieh a osigga minimum w fazach
0.25 i 0.75. Mniej doktadne obserwacje fotograficzne gwiazdy V444 Cygni wskazuja
réwniez na pewng zmiennos$¢ natezenia linii z fazg, chociaz nie tak wyrazna*.

Poza tymi faktami autor, przytaczajac dane o masach i rozmiarach ukiadu V444
Cygni, zwraca uwage na istnienie dwu koincydencji: mianowicie mozna zauwazyé,
ze predkos¢ odpowiadajgca poszerzeniu najszerszych linii widmowych jest bliska
predkosci ucieczki z gwiazdy, oraz ze wyliczony rozmiar otoczki zgadza sie z roz-
miarem wewnetrznej powierzchni Rochet. Te dwa fakty beda mu pomocne prr; argumen-
towaniu swej wiasnej teorii.

Wyzej przytoczone trudnoSci mozna omingé¢, jezeli zatozy sie, ze materia nie
ekspanduje, lecz oderwana od gwiazdy krazy z predkosciami kotowymi dookota niej.
Oznacza to, ze w uktadzie cylindrycznym i&5r i z materia ma gtéwnie sktadowgq pred-
kosci vy oraz niewielkg vr wynikajagca z istnienia w otoczce gradientu cis$nienia
skierowanego na zewngtrz. Zjawisko to nazywa sie niestabilnoscia rotacyjng. Nie-
stabilnos¢ taka moze wystapi¢ np. podczas homologicznej lub prawie homologicznej

*Siersze omoéwienie wynikéw obserwacji gwiazd Wolfa-Rayeta znajdzie czytelnik w artykule:
K. Stepien ,,Gwiazdy Wolfa-Rayeta”, Postepy Astronomii vol XII, str. 85 1964 i.
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kontrakcji gwiazdy. W tym wypadku predko$¢ katowa gwiazdy Q ros$nie jak 1/RJ, pod-
czas gdy predko$¢ katowa krytyczna, przy ktérej bedzie nastepowato odrywanie sie
materii z réwnika, bedzie rosta jak I/R32 Jasne jest, ze w takim wypadku musi na-
stagpi¢ moment, w ktéorym te dwie predkosci zréwnajg sie. Materia zacznie odrywac sie
z okolic réwnika i krazy¢ z predkosciami kotowymi dookota gwiazdy. Jezeli gwiazda
bedzie kontrahowata dalej, proces ejekcji bedzie narastat. Powstaje pytanie, czy
gwiazdy Wolfa-Rayeta moga by¢ w takim stadium.

Z wynikéw przytoczonych dla V444 Cygni widaé, ze brednia gesto$¢ skiladnika
Wolfa-Rayeta jest ok. 1.5 g/cm* przy masie 100. Gwiazda z ciggu gtdwnego o tej samej
masie ma gesto$¢ 5 lub nawet wiecej razy mniejszg. Nie ulega wobec tego watpli-
wosci, iz gwiazda Tiolfa-Rayeta odeszta juz od ciggu gtéwnego. Nie jest to oczy-
wiscie dowoéd na to, ze gwiazda obecnie kontrahuje, ale przemawia za tym, Ze kontr-
akcja grata lub gra istotng iole w jej zyciu. Roéwniez fakt niewystepowania wodo-
ru w tych gwiazdach wskazuje na zaawansowang ewolucje. Poniewaz drugi sktad-
nik nktadu zaémieniowego jest gwiazdg ciggu gtéwnego i ma wieksza mase, wiec wy-
daje sie, ze sktadnik Volfa-Rayeta musiat poczatkowo mie¢ wiekszg mase i znaczng
jej czes¢ utracit na korzys$¢ drugiego sktadnika-

Hipoteza niestabilnosci rotacyjnej daje bardzo naturalny mechanizm wyrzutu materii
z gwiazdy. Nalezy tu podkresli¢, Zze teoria ejekcji radialnej nie potrafi da¢ zadowala-
jacej odpowiedzi na pytanie, jaki jest mechanizm wyrzutu. Jezeli obszary emitujace
nie sa deleko od powierzchni gwiazdy, to predkosci materii bedg réwne predkosciom
kotowym i w zwigzku z tym szeroko$ci najszerszych linii powinny odpowiada¢ wtasnie
tym predkosciom. Ale, jak autor zauwazyt wcze$niej, szerokos$ci te odpowiadajg pred-
kosci ucieczki, ktéra jest o czynnik \[2 wieksza od predkosci kotowej. Jednak zgod-
nie z obliczeniami Miincha wszystkie linie ulegajg poszerzeniu podczas przejscia
przez otoczke ztozong z wolnych-elektronéw. Jezeli uwzgledni sie to poszerzenie, to
okaze sie, ze wewnetrzna szeroko$¢ linii dobrze zgadza sie z predkos$cia kotows.
W ten spos6b na bardzo naturalnej drodze mozna wyjasni¢ pierwszg z zanotowanych
koincydencji. Réwnie tatwo mozna wyjasni¢ druga z nich — ze promien otoczki réwny
jest w przyblizeniu promieniowi wewnetrznej powierzchni Roche a. Ot6z nalezy spodzie-
waé sie, ze materia krgzaca dookota gwiazdy w poblizu powierzchni Rochet bedzie
miata mata predko$¢ wzgledem tej powierzchni. W takim wypadku potencjat grawitacyjny
gra duzg role w dynamice ruchu i poza granicg Rochet zaréwno rozktad jak i predkosci
materii beda inne niz wewnatrz. Oczywiscie, ksztatt otoczki nie bedzie doktadnie
taki jak powierzchni Roche”a, gdyz materia bedzie jednak miata pewnag predkos$¢ kato-
wa wzgledem niej i wskutek tego otoczka bedzie bardziej kotowa niz ta powierzchnia.

Model proponowany przez autora wyjasnia réwniez sugerowany przez obserwacje
rozktad predkosci w otoczce. Mianowicie w przypadku niestabilnosci rotacyjnej pred-
ko$¢ w otoczce bedzie oczywiscie malata na zewnatrz, co jest w zgodzie z obserwa-
cjami. Nalezy roéwniez podkresli¢ fakt niewystepowania efektu okultacji, gjdyz obszar
zastoniety przez gwiazde ma wzgledem niej predko$¢ radialng réwng zeru.

Pozostaje do usunigcia jeszcze jedna trudno$¢: zalezno$¢ natezenia linii 4686
od fazy, obserwowana przez Hiltnera u gwiazdy CQ Cep oraz znacznie stabsza
obserwowana u V444 Cygni. Ot6z dla pojedyncze'j gwiazdy rotujgcej na granicy nie-
stabilno$ci rotacyjnej ejekcja materii bedzie osiowo symetryczna. Inna sytuacja bedzie
dla uktadu podwojnego. Autor w jednej z poprzednich swoich prac badat zaleznos¢
wyrzutu materii od dtugosci dla wypadku niesynchronicznej rotacji. Dla nas intere-
sujagce beda dwa graniczne wypadki: gdy ksztatt gwiazdy jest doktadnie taki jak po-
wierzchni ekwipotencjalnej (to przyblizenie stosuje sie dla rotacji synchronicznej)
oraz — w wypadku silnego asynchronizmu — gdy ksztalt gwiazdy jest bardziej kotowy
niz powierzchni ekwipotencjalnej (w naszych rozwazaniach przyjmiemy, ze jest dokiad-

nie kotowy). Decydujacy dla tego, ktére przyblizenie jest lepsze, bedzie stosunek—.
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gdzie Q jest predkoscig katowg rotacji sktadnika a o predkosciag katowa orbitalna.
Q

Jezeli —m» 1, to lepsze jest pierwsze przyblizenie a jezeli — S> 1 —to drugie. Trudno

jest stwierdzi¢ doktadnie przy jakiej warto$ci — blizsze prawdy staje sie drugie, ale

Q
autor sugeruje warto$¢ 4. Dla uktadu V444 Cygni autor bezposrednio wylicza = nato-

miast dla CQ Cep musi przyjaé jakie$S zalozenie odno$nie masy sktadnika Wolfa-Rayeta.

Zaktadajac, Ze jest ona taka jak w uktadzie V444 Cygni, otrzymuje warto$¢ el 4.6(

podczas gdy dla V444 Cygni wynosi ona 40.6. Wylicza nastepnie, jakie predkosci sg
potrzebne, by element masy wyrzucony z gwiazdy mogt osiggnaé punkt, w ktérym efektyw-
ny potencjat znika. Z rachunkéw wynika, ze o ile dla uktadu V444 Cygni zalezno$¢
tej predkosci od diugosci jest niewielka, o tyle
dla CQ Cep jest ona do$¢ silna. Wida¢ to

z zalaczonej tabeli, w ktorej wyzej zdefinio- o V444 Cygni CQ Cep
wana predko$¢ oznaczona jest literg t° a dtugo$c v (km/sek) (km/sek)
liczona jest od linii taczacej obydwie gwiazdy.

Rachunki prowadzone byly przy zatozeniu, 0° 0 0
ze stuszne jest drugie przyblizenie. Autor wy- 90° 0.20 19
liczyt réwniez v° dla pierwszego przyblizenia, 180° 1.73 49

ale, oczywiscie, rachunki mogg mie¢ sens
tylko najwyzej dla CQ Cep i nie zmieniajg
konkluzji.

W zakoriczeniu autor wskazuje na pewne obserwacyjne konsekwencje proponowanego
modelu. Powinien by¢ mianowicie obserwowany tzw. efekt Rossitera polegajacy na
tym, ze krzywa predkosci radialnych jest znieksztatlcona wskutek zastaniania przez druga
gwiazde kolejnych cze$ci rotujgcej materii. Efektu takiego nie obserwuje sie, ale
autor zwraca nwage na maskujaca dziatalno$é poszerzenia linii przez otoczke ztozong
z wolnych elektronéw oraz zmiennos$ci z fazg profilu linii i ich natezenia. Z hipotezy
wynika réwniez relacja miedzy nachyleniem osi rotacji gwiazdy do promienia widzenia
oraz szerokosci linii. Niestety, prawdopodobieAstwo znalezienia gwiazd o matych na-
chyleniach jest niewielkie. Obserwuje sie tylko jedng, HD 190918, ktéra to nachylenie
ma prawdopodobnie okoto 20°. Jednak nie wykazuje ona wezszych linii niz inne gwiazdy
tego typu. W tym wypadku nutor stwierdza, ze wskutek niedoktadnego wyznaczenia
krzywej predkos$ci radialnych warto$¢ tego nachylenia moze byé¢ watpliwa, poza tym
suma mas moze by¢ nieco mniejsza niz zatozona oraz, ze rowniez i tu efekt poszerze-
nia przez otoczke bedzie zamazywat obraz.

Wydaje sie, ze sama koncepcja niestabilno$ci rotacyjnej jest interesujgca, ale
wymaga jeszcze dalszego bardziej szczeg6towego opracowania. W tej postaci nie
wyjasnia ona nadal wielu obserwowanych zjawisk; np. obserwuje sie gwiazdy Wolfa-
Rayeta w asocjacjach, réwniez w tych najmtodszych, co sugerowatoby ich bardzo miody
wiek. We wszystkich uktadach podjv<5jnych predkosci y wyznaczone z réznych linii
réznig sie niekiedy o warto$¢ rzedu 100 km/sek., co znacznie przewyzsza biad obser-
wacji. W gwiezdzie CQ Cep linia 4686 zachowuje sie zupetnie nietypowo. Oprécz sil-
nej zmiany natezenia z fazg krzywa predkosci radialnych skonstruowana za jej pomoca
wykazuje eliptyczno$¢ rzedu 0.3 wbrew wszystkim innym obserwacjom wskazujagcym
na eliptyczno$¢ réwng zero. Choéby z tych przytoczonych faktéw widaé, ze procesy
zachodzace w gwiazdach Wolfa-Rayeta majg bardzo ztozong nature i stworzenie zado-
walajgcego modeln bedzie raczej trudne. .
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SYMPOZJUM | KOLOKWIUM
O EUROPEJSKIEJ SIECI TRIANCULACJI SATELITARNEJ
PARYZ, GRUDZIEN 1964

1. CICHOWIC Z

Jezeli z szeregu punktéw potozonych na powierzchni Ziemi (rys. 1) zostang
jednoczesnie wykonane pomiary Kkierunkéw tego samego sztucznego satelity Ziemi
w jego kolejnych potozeniach na orbicie, powstanie w przestrzeni geometryczny uktad
sktadajgcy sie z czworos$cianéw. Taki elementarny czworo$cian zostaje utworzony
przez trzy stanowiska obserwacyjne naziemne i chwilowe potozenie sztucznego sate-
lity (np. na rysunku 1 przez punkty A, B, C i S,). Czworoécian ten mozemy rozwigzac,
jezeli oprécz zaobserwowanych kierunkéw ASu BSi i CSt znane sg wspoirzedne
dwoéch wierzchotkéw jego podstawy, lub, co na jedno wychodzi, odlegto$¢ miedzy
tymi punktami. Zachowujgc wiasciwe proporcje elementéw liniowych (boki tréjkatéw
naziemnych tego samego rzedu co wysoko$é satelity: od 500 do 1500 km), mozemy
»pokryé” terytorium Europy ukitadem kilkunastu takich czworoscianéw i zbudowaé
sie¢ geodezyjng, zwang triangulacja satelitarng lub triangulacjg kosmiczng lub $cislej
triedryzacja (trikdrisation).

Rys. 1. Zasada triangulacji satelitarnej

Idea transkontynentalnego i transoceanicznego taczenia sieci geodezyjnych do-
czekata sie realizacji dzieki umieszczeniu na orbicie pasywnego przekaznika, sate-
lity-balona o trzydziestometrowej $rednicy Echo 1. Pierwsze eksperymenty z triangula-
cja satelitarng zostaly przeprowadzone poczawszy od roku 1961 jednocze$nie w ZSRR,



130 Kronika

w USA i we Francji. Eksperymenty te w gtéwnej mierze dotyczytly metodyki i techno-

logii zagadnienia. Przeprowadzono préby 2z precyzyjnymi kamerami satelitarnymi,
analizy doktadnosci i pierwsze obliczenia.
Lata nastepne przyniosty owocng realizacje prébnych poligonéw i sieci trian-

gulacji satelitarnej UJ. Do eksperymentéw radzieckich w roku 1963 przystgpily stacje
w Polsce (Poznan), Rumunii (Bukareszt) i NRD (Poczdam) — powstata sieé¢ euroazja-
tycka od Poczdamu do Wysp Kurylskich na Dalekim Wschodzie. Stany Zjednoczone
zbudowaty na swoim kontynencie wielobok, ktéry stanowi fragment projektowanej
przez US Coast nad Geodetic Survey sieci $wiatowej. Francuzi dokonali ,desantu”
w Afryce Poéinocnej, wiaczajagc do realizowanej przez siebie sieci dwie stacje saha-
ryjskie Hamaguir i Ouargle.

Przeprowadzane proby staty sie przedmiotem studiéw, raportéw i dyskusji miedzy-
narodowych, zwitaszcza na forum Miedzynarodowej Asocjacji Geodezyjnej oraz | Grupy
Roboczej (Tracking & Telemetry) unii COSPAR. W rezultacie jesienig 1964 roku
z inicjatywy Asocjacji popartej uchwalg COSPAR powstal miedzynarodowy organizm
pod nazwg Central Bureau for Satellite Geodesy z siedzibg w Smithsonian Astrophysical
Observatory. W skitad Rady Naukowej Biura wchodzi trzech przedstawicieli Asocja-
cji i tyluz przedstawicieli COSPAR. Do zadan Biura i jego Pady naleze¢ ma opra-
cowywanie $wiatowych programéw satelitarnych wraz z typowaniem optymalnych
parametrow satelitéw geodezyjnych, instrumentarium itd. Powotany do zycia orga-
nizm ma do przezwyciezenia nie tylko trudnosci natury organizacyjnej i technicznej,
ale by¢ moze napotka przeszkody majace swoje zréodto w kontrowersjach politycz-
nych i wojskowych.

Inicjatywa zorganizowania miedzynarodowego sympozjum pos$wigconego europej-
skiej sieci triangulacji satelitarnej wyszta ze strony francuskiego Institut G~ographique
National przy wspotpracy tamtejszego Comité National des Ctudes Spatiales. W dniach

14, 15 i 16 grudnia ub.r. obradowali w Pa-
ryzu uczeni [geodeci i astronomowie]
kilkunastu krajow europejskich i zamor-
skich. Z krajow obozu socjalistycznego
wzieli w nim udziat delegaci ZSRR
z Prof. A.A. Michajtowem na czele,
dwaj przedstawiciele Rumunii z Prof.
C. Popovici, astronomem bukareszten-
skiego Obserwatorium, jeden Czechosto-
wak oraz delegaci polscy: obok nizej
podpisanego Doc. St. Krynski z Instytutu
Geodezji i Kartografii oraz — z okazji
pobytu w Paryzu — Prof. W. Opalski
i Doc. J. JasnorzewsKki.

Na program Sympozjum ztozyly sie
w pierwszej kolejnosci narodowe raporty
o realizowanych lub przygotowywanych
pracach w zakresie triangulacji. O prze-

Ryg. 2. Dwudziesto $cian —radziecki projekt prowadzonych eksperymentach obserwa-
sieci Swiatowej I.D, Zong otowie za cyjnych i pierwszych dokonanych anali-
zach wyagtosili komunikaty przedstawi-

ciele zaledwie Kkilku stuzb satelitarnych:

ZSRR, USA, Francji Polski i Rumunii — o zaawansowanych przygotowaniach
i prébach technologicznych zakomunikowali m.in. nczeni W. firytanii, NRF, Wioch,
Szwecji, Szwajcarii i Czechostowacji. Drugim, zasadniczym nurtem Sympozjum staty

sie dyskusje nad kilkoma zgloszonymi projektami Swiatowych i kontynentalnych sieci
fundamentalnych geodezji. Na czoto tych projektéw wysuwata si¢ koncepcja wybitnego
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radzieckiego uczonego polskiego pochodzenia I.D. Zon gotowicza, wicedyrektora
Instytutu Teoretycznej Astronomii w Leningradzie. Projekt ten (zreferowany przez
A.A. Michajtowa) sprowadza sie do zbudowania na powierzchni kuli ziemskiej
gigantycznego regularnego dwudziestos$cianu (rys. 2) z wykorzystaniem satelity obiega-
jacego Ziemie na wysokosci ok. 12 tys. km na orbicie okotobiegunowej. Projekt amery-
kanski forsowany przez .US Coast & Geodetic Survey (rys. 3) proponuje skonstruowa-
nie sieci sktadajagcej sie z 68 trojkatobw o tacznej liczbie 102 bokéw z satelitg na
wysokosci 4 tys. km. Zadziwiajgca jest rzecza, ze konfiguracja linii brzegowych
kontynentéw i wysp zezwala i w jednym i drugim przypadku na budowe sieci o nieomal
idealnych réwnobocznych tréjkatach.

Hys. 3. Projekt US Coast & Geodetic Survey

Niektére projekty dotyczyly sieci o charakterze lokalnym, obejmujacym wytgcznie
Europe. Interesujgcy referat wygtosit w imieniu specjalnej grupy studiéw powotanej
na sierpniowym Sympozjum geodezyjnym w Sztokholmie H.M. Dufour z Francji.
Projektowana sie¢ europejska ma zgodnie z projektem stanowi¢ fragment Swiatowej
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sieci, ktorej realizacja wymaga¢ bedzie satelity umieszczonego na orbicie odlegtej
0 okoto 4000 km. Prace roku 1965 oparte o wyniki obserwacji satelitéw Echo 1, Echo 2
1 Explorer 19 beda jeszcze mialy charakter prébny. Przewiduje sie tu m.in. przeprowa-
dzenie nawigzania miedzy Grenlandig i Islandig z Norwegia i Wielka Brytania; pomiedzy
Wielka Brytaniag a Norwegia i Holandia, taczno$é przez morze Srédziemne oraz przez
morze Baittyckie. Glownym kompleksem bedzie sie¢ przebiegajgca od Azoréw i Hiszpa-
nie az do Enropy Srodkowej. Fodobny projekt zgtosita grupa uczonych NRF z Prof.
R. Kneiselem. Na wielkiej karcie Europy ukazano szereg stacji satelitarnych z na-
niesionymi Kkierunkami tgcznymi. Nie przypadkowo centralny punkt kompleksu europej-
skiego stanowito Monachium.

Osobna dyskusja dotyczyta definicji optymalnego satelity geodezyjnego, naj-
dogodniejszego dla realizacji europejskich projektow.

Czy organizatorzy Sympozjum osiagneli swéj cel: nawigzanie porozumienia z jed-
nej strony pomiedzy Europa Zachodniag a krajami obozu socjalistycznego, z drugiej
strony pomiedzy Europg a Stanami Zjednoczonymi w sprawie realizacji Swiatowej
(europejskiej) sieci? Niewatpliwie uzgodniono szereg wspélnych tendencji zgtoszono
deklaracje wspotpracy nad zagadnieniem, ale nie udalo sie powota¢ miedzynarodo-
wego organizmu roboczego. Dalszy cigg dyskusji odbedzie sie w toku nastepnego
Sympozjum o triangulacji satelitarnej: Meny, koniec kwietnia 1965 r.

Po zakonczeniu Sympozjum gospodarze zorganizowali w tym samym miejscu
kolokwium poswiecone geodezji satelitarnej (Colloque sur la G¢odésie Spatiale).
Kolokwium  przeznaczone byto dla blisko stuosobowej grupy francuskich uczonych
reprezentujgcych dyscypliny pokrewne, wiec: geodetéw, astronoméw, geofizykéw,
fizykéw ' itd. Program kolokwium zawierat 9 wyktadéw (1—2 godzinnych), ktérych
tematyke stanowily zagadnienia od klasycznej geodezji wyzszej, geodezji satelitar-
nej i mechaniki nieba (w zastosowaniu do SSZ) do aktualnych zastosowar obserwacji
sztucznych satelitbw w geodezji, metodyki obserwacyjnej i technologii. Do wygtosze-
nia wyktadoéw zaproszono Prof. P. Tardi —nestora francuskiej geodezji, J. l.evallois
z Institut Géographique National, Prot. P. Mullera z Meudon, Prof. J. Kovalev-
sky”~go z Bureau des Longitudes, Prof. A. Marussi z Wioch (jednoczesnie cztonek
Biura MUGG), S. Henriksena z US Army Map Service, Prof. G. Veisa z Uniwer-
sytetu w Atenach oraz piszacego to sprawozdanie. Kolokwium trwato dwa dni: 17
i 18 grudnia ub.r.

Siedzibg obydwu imprez byt gmach Centre National des Becherches Scientifique
przy Quai d”natole France. Organizacja i obstuga uczestnikéw godna nasladowania.
Obrady trwaly od 9 do 18-tej z przerwa obiadowa.

W wolnym czasie nizej podpisany odwiedzit Obserwatorium Astronomiczne i central-
ng stacje satelitarng Francji w Meudon pod Paryzem oraz os$rodek Centre National
des Ctudes Spatiales w Paryzu.
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SYMPOZJUM IAJJ O WYBORZE MIEJSCA
POD BUDOWE OBSERWATORIOW ASTRONOMICZNYCH

K. STEPIEN

W dniach od 1 do 6 pazdziernika 1962 r. odbyto sie w Rzymie Sympozjum Miedzy-
narodowej Unii Astronomicznej poswiecone zagadnieniom wyboru miejsca pod budowe



lironika 133

obserwatoriéw oraz zwigzanych z tym badan atmosfery ziemskiej pod katem potrzeb
astronomicznych. Jednym z uczestnikéw konferencji byt prof, dr Stefan Piotrowski
z Obserwatorium Astronomicznego w Warszawie. Z wygtoszonych tam wielu referatéw
chciatbym wybraé niektore i krotko omoéwic.

Zaczne od streszczenia Kkilku fragmentéw referatu J. Stocka zatytulowanego
Procedures for Location of Astronomical Observatory Sites. Autor na wstepie stwierdza,
ze gtébwnym czynnkiem ograniczajgcym efektywnos$¢ teleskopéw sg nie jego wiasci-
wosci optyczne, lecz atmosfera ziemska. Ona bowiem okresla wielko$¢ graniczna,
zdolno$¢ rozdzielcza i przedziat widmowy dostepny obserwacjom. W zwigzku' z tym
najrozsadniejsze wydaje sie umieszczanie instrumentéw poza granicami atmosfery.
Niestety, w najblizszej przysztosci koszt wyniesienia teleskopu poza atmosfere
bedzie na pewno tak wysoki, Ze bedziemy musieli ograniczy¢ sie jedynie do wykorzy-
stania ich dla uzyskania informacji, ktérych otrzymanie przez obserwatorium ziem-
skie jest zupetnie niemozliwe. Ale na powierzchni Ziemi mozna znalez¢ miejsca,
w ktérych ujemny wpltyw atmosfery bedzie zminimalizowany. Umieszczenie tam instru-
mentéw na pewno umozliwitoby dalszy postep w dziedzinie astronomii obserwacyjnej.

Istnieje wiele warunkéw, ktére musza by¢ spetnione, aby dane miejsce byto
odpowiednie do umieszczenia tam teleskopu. Ula sprecyzowania tych warunkéw nie-
zbedne jest wprowadzenie pewnych terminéw charakteryzujgcych wptyw atmosfery.
Warunki optyczne, jakie istniejag w atmosferze sg opisane przez nastepujgce dane:

a) seeing — obejmuje on wszystkie przypadkovie zmiany w kierunku catej wiagzki
Swiatta lub jej czesci,

b) scyntylacja — opisuje zmiany w catkowitym strumieniu $wiatta docierajacym
od gwiazdy do teleskopu,

c) ekstynkcja — odnosi sie do strat Swiatta podczas przejscia przez atmosfere,
strat spowodowanych przez absorpcje i rozproszenie,

d) jasnos$¢ tta — jest ona szczeg6lnie wazna przy obserwacjach stabych obiektow.
Swiecenie tta pochodzi z trzech zasadniczych zrédet: rozproszenia $wiatta pocho-
dzacego od ciat niebieskich, rozproszenia $wiatta pochodzacego od obiektéow ziem-
skich zbudowanych przez cztowieka oraz zorzy polarnej,

e) Srednia ilos¢ nocy pogodnych w roku.

Oprécz tego wplyw maja inne czynniki jak wiatry, temperatura, wilgotnos$¢ po-
wietrza itp. v

Oczywiscie prawdopodobienstwo tego, ze wszystkie czynniki bedg w danym miej-
scu zoptymalizowane, jest niewielkie. Trzeba raczej p6js¢ na kompromis uzalezniony
od tego, ktéry z wymienionych czynnikéw jest wazniejszy dla typu obserwacji, jakie
chcemy prowadzié¢, a ktéry mniej wazny. Na przyktad dla zliczen meteoréw wazna
jest tylko ilos¢ pogodnych nocy w roku, podczas gdy inne czynniki nie majg praktycz-
nie zadnego znaczenia. Dla obserwacji Ksigezyca wazny jest seeing, a up. jasnosé
tta czy wielko$¢ ekstynkcji jest zupeinie nieistotna. Jeszcze inne warunki sg naj-
wazniejsze dla spektroskopii lub fotometrii gwiazd. Wida¢ stad, Ze trudno mowic
0 wyborze miejsca nie wiedzac z go6ry, jakiego typu obserwacje beda prowadzone
1 przy pomocy jakiego instrumentu. Tym niemniej celowe jest omoéwienie wszystkich
czynnikéw po kolei.

Seeing wplywa gtéwnie na zdolno$¢ rozdzielczg instrumentu. W'skutek tego ogra-
nicza jakos¢ obserwacji planet, Ksiezyca, gwiazd podwojnych, gromad kulistych
czy gwiazd w galaktykach. Oprécz tego powodujac rozmycie obrazu gwiazdy, zmniej-
sza wielko$¢ graniczng dostepnag obserwacjom, co jest wazne w fotometrii. Seeing wptywa
réwniez na obserwacje spektralne zmniejszajagc zdolno$¢ rozdzielczg. Z tych Kkilku
przyktadéw wida¢, ze ’jest on niezwykle waznym czynnikiem przeszkadzajacym
w obserwacjach.

Scyntylacja polegajagca na ,mruganiu” gwiazd jest zalezna od rozmiaréw tele-
skopu. Przy obserwacjach golym okiem jest ona bardzo silna, lecz ze wzrost*™ *red-
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nicy maleje tak, ze dla duzych $rednic jest raczej nieistotna. Jednak dla teleskopow
0 $rednicy do ok. 50 cm moze by¢ wazna.

Ekstynkcja powstaje jako natozenie sie czterech zasadniczych czynnikéw: roz-
proszenie na molekutach suchego, czystego powietrza, ktére ma rayleighowski charakter
1 znang zalezno$¢ od masy stupa powietrza, absorpcja w warstwie ozonu powodujgca
niedochodzenie promieri'”Wania ponizej 2950 % do powierzchni Ziemi (absorpcja ta
jest raczej stata), pasma absorpcyjne pary wodnej oraz absorpcja spowodowana przez
zanieczyszczenia przemystowe atmosfery, ktorej nie da sie ujag¢ doktadniej.

Ekstynkcja jest szczeg6lnie wazna przy obserwacjach spektroskopowych oraz
fotometrycznych. W pierwszym przypadku przedtuza czas ekspozycji i ogranicza prze-
dziat widmowy, a w drugim zmniejsza graniczng wielko$¢ gwiazdowg. Dla fotometrycz-
nych obserwacji jasniejszych gwiazd wazna jest tylko stato$¢ ekstynkcji z czasem.

Jasnos$¢ tla jest dwojakiego pochodzenia: atmosferycznego i pozaatmosferycz-
nego (rozproszenie na materii miedzygwiazdowej stabe, niewidoczne gwiazdy). Gtdwna
role gra jednak jasnos$¢ powstajgca w dolnych warstwach atmosfery, a szczegolnie
rozproszenie Swiatta Ksiezyca zalezne od fazy i potozenia na niebie. Sktadowa jas-
nosci thka powstajgca w dolnych warstwach atmosfery jest skorelowana z ekstynkcja,
gdyz te same czgstki powodujg obydwa zjawiska.

Na bazie otrzymanych dotychczas obserwacji zwigzanych 2z nasza atmosferg
mozna stworzy¢ pewien model ruchéw w niej istniejgcych. Obserwacje pokazujg, ze
przy obserwacjach malym teleskopem wystepujg dwie sktadowe seeingu: jedna po-
lega na przypadkowym pojasnianiu jednych czesci obrazu gwiazdy i pociemnianiu
drugich, a druga na ruchu obrazu jako catosci. Przy obserwacjach duzym teleskopem
wystepuje tylko pierwsza z nich. Co do scyntylacji, to najwiecej obserwacji byto
zwigzane z fenomenem ,migotania” gwiazd widzianym gotym okiem. Wystepuja tu
dwa charakterystyczne zjawiska; planety na og6t nie migotajg o ile nie sg bardzo
blisko horyzontu, oraz migotanie zanika przy obserwacjach binokularem lub duzym
teleskopem. Woparciu o te fakty utworzymy prosty model turbulentnej atmosfery.

Rozpatrzmy efekt sferycznego zageszczenia przesuwajgcego sie poziomo nad
teleskopem. OczywisScie promienie przechodzace przez to zageszczenie ulegng
odchyleniu. Jezeli rozmiar zageszczenia bedzie wiekszy niz $rednica teleskopu,
to zauwazymy ruch obrazu jako cato$ci, a jezeli bedzie mniejszy, to da sie zauwazy¢
jedynie zmiana w rozktadzie oswietlenia. Dlatego w przypadku matych $rednic obser-
wujemy obydwa zjawiska, podczas gdy z duzymi instrumentami jedynie drugie. Obser-
wujac te samg gwiazde za pomoca dwu teleskopéw rozsunietych na pewng odlegtosé
tak, by obrazy jej zostaly sprowadzone do jednego punktu, mozna wnioskowa¢ o roz-
miarach liniowych elementu turbulentnego atmosfery. Gdyby obydwa teleskopy dokiad-
nie pokrywaly sie, to ruchy obydwu obrazéw bytyby catkowicie skorelowane. W miare
wzrosta odlegtosci synchronizacja bedzie male¢. Znajagc odlegtos¢ miedzy teleskopa-
mi przy znpetnym braku synchronizacji mozna znalez¢ $rednie i najwieksze rozmiary
niejednorodnosdci atmosfery. Obserwujac natomiast jednym instrumentem dwie gwiazdy
réwnocze$nie i poréwnujac ich ruchy, mozna uzyskaé informacje o rozmiarach kato-
wych tych niejednorodnosci, a stad znajagc ich rozmiary liniowe wyznaczymy ich
odlegtosci od nas.

Proste rozumowanie tatwo 'wykaze nam, ze scyntylacja i seeing powstaja w roz-
nych warstwach atmosfery. Zatézmy, ze rdéwnolegta wigzka Swiatta pada na cienka
turbulentng warstwe powietrza. Po przejSciu przez nig wigzka przestaje by¢ réwno-
legta i wskutek tego oswietlenie terenu jest niejednorodne. Te niejednorodnosci rosng
z odlegtoscig warstwy (przynajmniej do punktu, w ktérym nieréwnolegte promienie
zaczng sie przecina¢). W danym punkcie obserwator bedzie obserwowat woéwczas
zmiany natezenia Swiatta gwiazdy (scyntylacje), ale jezeli warstwa turbulentng bedzie
blisko, to wdwczas zaobserwuje tylko zmiany w rozkladzie jasnosci (seeing). Su-
mujac mozna powiedzieé, ze seeing powstaje w warstwie potozonej tuz przy po-
wierzchni Ziemi, natomiast scyntylacja powstaje w wyzszych warstwach atmosfery.
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Po tych generalnych uwagach autor referatu przeszedt do szczeg6towego omo-
wienia sposobdéw i technik uzytecznych przy obserwacjach poszczegélnych zjawisk.
Dla czytelnika nie zamierzajagcego specjalizowa¢ sig¢ w tym przedmiocie wydaje sig
to by¢ mniej interesujace.

W dyskusji zabrat gtos m.in. J. Bosch. Zwrécit on uwage na brak sprecyzowa-
nego zakresu terminu ,seeing”. Zaproponowal, by pod stowem tym rozumieé¢ tylko
fakt odchylenia rozkiadu osSwietlenia na obrazie gwiazdy od przewidywanego teoretycz-
nie na podstawie optycznych witasciwos$ci instrumentu. Natomiast ruch obrazu jako
catosci nalezy z tego zakresu wykluczy¢. W dalszej czes$ci swej wypowiedzi za-
prezentowal kilka przezroczy, na ktérych widoczne byty zdjecia uktadu podwéjnego
gwiazd zrobione w odstepach kilkusekundowych 2z duzym powiekszeniem. Wida¢ na
nich, jaki jest wplyw seeingu na ksztatt gwiazd. Wskutek matej odlegtosci katowej
(2V1) seeing znieksztatca obrazy obydwu gwiazd jednakowo, co utatwia obserwacje
przy pomiarach odlegtosci katowej. Wyraznie wida¢ réwniez, ze obraz seeingu zmie-
nia sie bardzo szybko. Pyly to, jak zauwazyt autor, najlepsze z dotychczasowych
zdje¢ tego rodzaju.

Drugim referatem, ktéry chciatbym omoéwié, jest referat R.S. Scorera pt. The
Causes of Atmospheric Inhomogeneities. Autor koncentruje sig w nim na omoéwie-
niu przyczyn, ktére powodujg niejednorodnosci wspoétczynnika zatamania w atmosferze,
co z kolei wskutek rozproszenia promieni Swiatta powoduje rozmycie obrazu. Zmiany
wspotczynnika zatamania zwigzane sg najsilniej ze zmianami temperatury i dlatego
autor dyskutuje gtéwnie przyczyny powodujace fluktuacje temperatury.

Noca, gdy grunt sie ochtadza, uklad temperatury w jego poblizu jest taki, ze
ro$nie on» z wysokoscig. Taka konfiguracja jest stabilna. Jezeli zaczyna wia¢ wiatr,
to wskutek istnienia przeszkéd terenowych powstaje ruch turbulentny,* dolne warstwy
powietrza moga wznie$¢ sie w goére i izotermy zaplatujg sie powodujac fluktuowanie
temperatury na danym poziomie, fluktuacje takie beda powstawaly tym fatwiej im
mniejsza jest tzw. liczba Richardsona:

gdzie g jest przys$pieszeniem, p — parametrem zaleznym od temperatury i jej rozktadu

, du
a U= —— jest gradientem predkosci laminamego wiatru. Og6lnie rzecz bioragc liczba

ta zalezy tez od wielu innych czynnikéw, takich jak wysoko$¢ czy nieréwnosci terenu.
W warstwie powietjza umieszczonej wysoko nad gruntem czesto wystepuje wzbudze-
nie cienkiego obszaru spowodowane przez obecno$¢ np. goéry blisko pod nig, Interesuja-
ce jest, ze warstwy najbardziej stabilne (|3 duze) sa w takich warunkach najtatwiej
wzbudzane i najtatwiej wytwarzajg sie tu fluktuacje temperatury.

Dla obserwacji stonecznych wazna jest sytnacja, gdy grunt jest cieplejszy niz
otaczajace powietrze. Stratyfikacja jest woéwczas niestabilna i nastepuje szkodliwa
konwekcja. Mozna jg zmniejszy¢ przez odpowiednie pokrycie terenu, np. przez za-
sianie trawy. Bedzie ona woéwczas absorbowata ciepto obracajac je na ciepto parowa-
nia wody z lisci i przez to temperatura gruntu bedzie nizsza. Bardzo korzystna jest
w tym wypadku pokrywa $niezna, gdyz $nieg odbija promienie oraz nie dopuszcza
do wzrosty temperatury powyzej 0°C (gdyz wtedy zaczyr.a topniec¢). Wielkos¢ fluktuacji
temperatury w funkcji wysokosci w wypadku istnienia konwekcji mozna oszacowac
wychodzac z predkosci konwekcji (zdeterminowanej przez gradient temperatury) oraz
z faktu, ze strumien ciepta w gore jest staly. Okazuje sie, iz interesujgca nas wielkos¢
zmienia sie jak A wiec jest tu widoczna korzys$¢ z umieszczenia teleskopu
mozliwie najwyzej nad ziemia.
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W zasadzie mozna przewidzie¢ kierunki wiatréw oraz grubosci warstw bioracych
udziat w ruchu, wychodzac z pewnych prawidtowosci w zachowaniu sie atmosfery
przy danym uksztatowaniu powierzchni podczas zmiany warunkéw termicznych w cza-
sie doby. Ogoblnie rzecz biorgc trudno jest jednak doktadnie przewidzie¢ rachowanie sie
mas powietrza na danym wycinku terenu, opierajac sie tylko na uksztattowaniu lokal-
nym (zbocze gory, dolina), gdyz zalezy ono w duzym stopniu od warunkéw topogra-
ficznych.

Druga przyczyng powodujacg fluktuacje wspoétczynnika zatamania mogag by¢ nie-
jednorodnosci wilgotnosci. Sama zmiana wilgotnosci nie powoduje bezposrednio
zmian wspoétczynnika zatamania dla optycznych diugosci fali, ale bioragc pod uwage
fakt, ze para wodna ma gesto$¢ mniejszg niz suche powietrze, dochodzimy do wniosku,
ze jezeli dwa sasiednie elementy majg te samg gestos¢ przy réznej wilgotnosci, to
muszg mie¢ rézne temperatury. Wielko$¢ tego efektu jest dana przez zwiazek: 0?71 C
na gram pary wodnej na kilogram powietrza. Oznacza to, ze jezeli 1 kg powietrza za-
wiera o 1 gram pary wodnej mniej niz sgsiedni i ma te samag gesto$¢, to jest cieplejszy
o0 071 C. Efekt ten moze by¢ istotny, gdyz jezeli w poczatkowym uwarstwieniu poziomym
sytuacja byfa statyczna, to po przemieszaniu warstw gesto$¢ szybko sie wyréwna, nato-
miast wilgotno$¢ moze wyréwnaé¢ sie tylko poprzez dyfuzje, tzn. w diluzszej skali
czasu. W efekcie powierzchnie statej wilgotnosci sg w rézny sposéb utozone. Jako
przyktady konfiguracji tych' powierzchni moga stuzy¢ rézne typy obtokdw.

Autor zastanawia sie krotko réwniez nad efektami powstawania wiréw spowodo-
wanych przeszkodami typu koput stojagcych na drodze wiejgcego wiatru. Dochodzi
do wniosku, ze poniewaz w powstajgcych za przeszkodg wirach krazy w zasadzie
to samo powietrze wolno mieszajac sie z otaczajacym, efekt fluktuacji temperatury
bedzie zaniedbywalny. Najwiekszych zmian temperatury nalezy spodziewaé sie w punk-
cie napowietrznym, gdzie wytwarza sie najwieksze nadci$nienie. Ale dopiero przy
wiatrach o predkosci rzedu 20 m/sek. temperatura moze tam wzrosngé o 0?2 C. Tak
wiec wplyw efektéw dynamicznych na rozmycie obrazu jest na pewno mniejszy niz
np. roéznica temperatury miedzy kopulg i otoczeniem. Tym niemniej wazne jest takie
zaprojektowanie koputy, by uniemozliwi¢ masie powietrza znajdujgcej sie blisko
przy ziemi dostanie sie powyzej szczeliny w kopule. W tym celu autor proponuje
budowe koputy na palach (teleskop, oczywiscie, musi sta¢ na masywnym, betonowym
postumencie) i umieszczenie szczeliny na dostatecznej wysokoZci (nie mniej niz dwie
Srednice koputy nad ziemig). Précz tego celowe bytoby zbudowanie dwu podidg za-
wieszonych na pewnej wysokosci na zewnagtrz kopnty. Podlogi te zbudowane #& bam-
busa lub sieci nylonowej zapobiegalyby unoszeniu wzburzonego powietrza ponad
nie, a précz tego skrapiane w dzien woda zmniejszatyby konwekcje. Réwniez sama
koputa powinna by¢ tak skonstruowana, by minoryzowata réznice temperatury istnie-
jace miedzy nig i otoczeniem. Jako przykiad autor proponuje obudowanie konwencjonal-
nej koputy druga z nylonu i zainstalowanie pompy zmieniajacej wcigz powietrze mie-
dzy nimi.

Po tych referatach omawiajacych teoretyczny w pewnym sensie nspekt zagadnie-
nia wyboru miejsca, pragpe zaprezentowac¢ czytelnikowi dwa referaty zwigzane juz
bezposrednio z poszukiwaniami dogodnego terenu pod obserwatorium. Pierwszy z nich
J. Stocka pt. Chili omawia wyniki dotychczasowych ekspedycji w Chile zwigza-
nych z badaniem warunkéw atmosferycznych w réznych miejscach tego kraju.

Na poczatku autor daje kilka wskazéwek od czego<nalezy rozpocza¢ poszukiwa-
nia dogodnego miejsca. A wiec najpierw z danych meteorologicznych (przy czym nie
ze statystyk biura pogody, lecz z oryginalnych zapiséw) nalezy wzigé najbardziej
interesujgce astronoma dane i na ich podstawie zlokalizowaé¢ kraj, Inb w kraju miej-
sce, gdzie jest najmniejsze zachmurzenie. Oczywiste jest poza tym, ze obserwato-
rium nalezy budowac na szczycie goéry. Nalezy wiec ustali¢ najdogodniejszg wysokosc.
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Dolna granica bedzie okres$lona przez inwersje temperatury, ktéra mozna okresli¢
z obserwacji porannych mgiet, lub ewentualnie uzyskaé¢ informacje o niej od pilotéw
samolotéw. Srednio jest ona na wysokoéci od 1200 m do 2000 m. G6rng granice okre-
Slajag w niektérych krajach po prostu najwyzsze gory, a jezeli nie ma z tym kiopotu,
to jest ona okres$lona przez wysokosé¢, na ktérej cztowiek jeszcze moze wydajnie
pracowaé, jak réwniez przez wiatry i inne czynniki natury technicznej. W ten sposéb
mamy okres$lony przedziat wysokosci. Nalezy teraz wybra¢ miejsce dostatecznie
daleko odlegte od innych gor o tej samej lub wiekszej wysokosSci.

W ten sposob zaczeto réwniez poszukiwania w Chile. Ogélne warunki pogodowe
sg tam takie, ze miedzy szerokosciami 35°S i 257?S silnie zmienia sie zachmurzenie
wg prostej relacji: zyskuje sie 10 nocy pogodnych w roku na stopien w kierunku pot-
nocnym. Z drugiej strony obserwatorium z zatozenia ma stuzy¢ do obserwacji nieba
potudniowego. Potrzebny byt kompromis. W ten sposéb uwaga zostata skoncentrowa-
na na dwu miejscach. Majg one szerokosci 30°S i 27°30/S i sga odpowiednio na wysoko-
Sciach 2200 m i 3100 m. Pierwsze z nich znajduje sie na goérze Tololo, a drugie na
goérze La Peineta. W obydwu miejscach prowadzi sie nadal badania i obserwacje.

Drugi referat A.R. Hogga pt. Australie zapoznaje krétko czytelnika z wynikami
poszukiwan przez staff Obserwatorium Mt. Stromlo terenu dogodnego pod budowe
polowej stacji obserwacyjnej. Badania szty w dwu kierunkach: oszacowania ilosci
pogodnych nocy jakosci obrazu. Byty one prowadzone stale w stacji na Mt. Bingar
(szer. 34°S, wys. 450 m) za pomoca 65 cm reflektora podczas normalnych obserwacji
astronomicznych oraz w réznych innych miejscach za pomocg matych przenosnych
teleskopéw. W dwuletnim okresie czasu pod obserwacje fotometryczne nadawato sie
42$ czasu nocnego na Mt. Bingar, a dalsze 10% mozna byto zuzyé¢ pod inne prace,
np. spektroskopowa. Inne miejsca zostaly wydzielone do obserwacji w oparciu o dane
topograficzne i meteorologiczne. Badania wykazaty, ze miejscem o najlepszym seeingu
jest Siding Spring Mount w poblizu Coonabarabran (szer. 31?5 S, wys. 1.160 m), a ilos¢
pogodnych nocy nie ustepuje ilosci na Mt. Bingar. Tu wiec zdecydowano zbudowacd
stacje potowg z gtéwnym instrumentem o $rednicy 1m.
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KONFERENCJA: MIKROKOSMO0S - MAKROKOSMOS - MEGAKOSMOS
K. RUDNICKI

dniach 26—28 listopada 1964 roku staraniem Pracowni Zagadnien Filozofii Nauk
Przyrodniczych Instytutu Filozofii i Socjologii Polskiej Akademii Nauk zorganizowano
konferencje pod nazwg ,Mikrokosmos — makrokosmos — megakosmos” . Konferencja
miata na celu zblizenie do siebie polskich uczonych réznych specjalnosci (filozoféw,
matematykow, fizykéw i astronoméw), pracujacych w dziedzinie kosmologii, M czasie
jej trwania wygtoszono nastepujace referaty: Prof. dr Foman Ingarden (iunior)
Teoria informacji a podstawy termodynamiki, Prof, dr Jan Weyssenhoff Makro-
fizyka jako podstawa catej fizyki, Doc. dr Zdzistaw Augustynek Topologiczne
problemy czasu, Mgr Wojciech Frejlak Analiza kiytyczna pewnych zagadnien fizyki
relatywistycznej oraz fizycznej teorii przestrzeni i czasu, Doc. dr Zygmunt Chyli i
ski Problem czasu w iwietle zasad nieoznaczonosci, Prof, dr Andrzej Trautman
Geometria czasoprzestrzeni Newtona, Dr Stanistaw Gorgolewski méwit o teoretycz-
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nych podstawach wyznaczania czasu*, Prot dr Jerzy Rayski Teoria pieciowymiaro-
wej przestrzeni i jej implikacje, Proi. dr Szczepan Szczeniowski Pewne implika-
cje odkrycia nowych obiektéw astronomicznych (Quasistars) oraz Doc. dr Konrad Rud-
nicki Mozliwosci wspdiczesnych obserwacji astronomicznych a rozstrzygalnosi
hipotez kosmologicznych.

Jak wynika z tytutéw referatéw, byly to zaréwno prace przegladowe, jak i refe-
raty z osiggnie¢ wilasnych prelegentéw. Obszerna dyskusja nad wszystkimi referatami
przebiegajaca w szczerej i bezposredniej atmosferze wykazata, Ze istnieje wiele pro-
bleméw, w ktérych wspdéipraca pomiedzy przedstawicielami nauk matematycznych
i filozofami moie by¢ korzystna nie tylko dla filozoféow, ale i dla strony przeciwnej.
Konferencja byta pierwszym tego rodzajn ogdélnopo skim spotkaniem. Po nim majg
nastgpi¢ dalsze.

Cze$¢ materiatdbw z konferencji bedzie opublikowana w czasopi$émie ,Studia
Filozoficzne” ,

" Referat byt improwizowany, bez tytutu.
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ZAMIAST RECENZJI . ..
I. PAGACZEWSKI

Eugeniusz Rybka, Four Hundred Years of the Copemican Heritage. Tora XVIII Serii Wydaw-
nictw Jubileuszowych Uniwersytetu Jagiellonskiego, naktad UJ, Wydanie It nakiad 800+100*
Alk. wyd. 11,75. Drukarnia Narodowa w Krakowie.

Pozostawiajagc bardziej kompetentnym recenzowanie catosci dzieta, zajmie sie jedy-
nie jednym jego rozdziatem, a mianowicie rozdzialem o obserwacjach Kopernika (stronv
82-91), gdyz zawiera on m.in. wazkie stwierdzenia, z ktérymi absolutnie zgodzi¢
sie nie moge.

Niemal doktadnie potowe rozdziatu stanowig ilustracje, doskonale dobrane przez
dr Tadeusza Przypkowskiego, ktéry jest ich autorem. Poczatek rozdziatlu zajmuja
pewne dane historyczne, m.in. rozwazania na temat prac ekonomicznych Kopernika.
Obserwacjom i narzedziom astronomicznym poswieca Autor dokiadnie 93 wiersze.

Zupetnie stusznie podkresla Autor celowo$¢ wykonywania takich, a nie innych
badan przez astronoma. Jak wiadomo, wykonywat je Kopernik planowo, przewaznie
w celu podparcia teorii heliocentrycznej, nad ktérej wykonczeniem i udowodnieniem
dlugo pracowat. Znamy zaledwie sze$édziesigt kilka obserwacji, jednakze niektére
z nich uwaza¢ musimy za obliczony wynik kilku, kilkunasto, a moze nawet kilkudzie-
sieciu poszczeg6lnych pomiardéw.

Narzedzia uzywane przez Kopernika byly wiecej niz skromne, wprost prymitywne.
Zbudowane wtasnorecznie z drzewa jodtowego wedtug wskazéwek Ptolemeusza
(z wyjatkiem jednego: tablicy stonecznej w Olsztynie), nie mogly osigga¢ wysokiego
stopnia precyzyjnosci, pomimo to jednak doktadno$¢ wynikéw osiggnietych przy
ich pomocy zlaskoczyta nawet tak wielkiego obserwatora, jakim byt dunski astronom-
—-astrometra, Tycho Brahe.

Totez tym bardziej zaskakuje czytelnika zdanie, ktore cytujemy dostownie (str. 85):
,,Neither at Frombork, where most of this observations were made, nor at Olsztyn,
where he stayed from 1516 to 1521, did he establish a permanent observatory”.

Nie orientuje sie dobrze, co Autor rozumie przez ,trwate” (peimanent) lub nie-
trwate obserwatorium. Cokolwiek by to znaczyto, zdanie zacytowane wyglada na za-
rzut, ze Kopernik, pomimo ze byt genialnym astronomem, nie zbudowatl jakiego$ wiel-
kiego obserwatorium, w rodzaju np. gmachu, jakim szczycit sie na wyspie Hveen
w Danii Tycho Brahe.

Pomingwszy fakt, ze wielu stawnych astronoméw nie zbudowato Zzadnego obser-
watorium i nie robiono im z tego powodu zarzuto, wypowiedZ powyzsza nie jest praw-
dziwa.

Po zbadaniu tak wazkiego dla nauki o Kopernika dokumentu, jakim jest praca
Tychona Brahe pt. Appendix ad observationes anno 1584 [I] zawierajgca opracowa-
nie dostrzezen Eliasza Olafowicza Morsianusa Cim bera, wystannika Tychona
na Warmie, nie ulega juz dzisiaj zadnej watpliwosci, ze Kopernik posiadal, przynaj-



140 Z korespondencj

mniej od roku 1515, a moze juz nawet od 1512, platforme obserwacyjng zbudowang
w poblizu jego pozamnmej kanonii, ktérg optowat po Baltazarze Stockfischu
w roku 1512.

Praca Tychona Brahe zawiera blizsze szczeg6ty o wygladzie platformy, nazwa-
nej przez Cim bera PLATEJA; wiemy np., ze poprzez jej ptaska powierzchnie
biegata linea meridiana, ktéra sporzadzona z jakiego$ innego, niz sama ptaszczyzna
materiatu, byla firmiter iniuncta trunco —w sposoéb trwaty potgczona z trzonem funda-
mentu. Wyraz tmNcus — trzon, jest wyrazem uzywanym w budownictwie i oznhacza
istote kazdego fundamentu, tj. jak najsolidniejszy mur z cegiet lub kamieni, spojo-
nych solidng zaprawg murarska. Ow trzon moégt byé sporzadzony w naszym wypadku
z olbrzymich gtazéw morenowych, jakich mnéstwo znalezé mozemy i dzi$§ jeszcze
w okolicach Fromborka [2].

Wymiary fundamentu oraz podtogi, ktéra mogta by¢ utozona z kilku warstw cegty,
oceniam przynajmniej na 4 X 4 metry. Mniejsza podioga nie dawataby swobody w po-
ruszaniu sie obserwatora kotc instrumentéw, ktére byty sporych rozmiaréw, jak $wiadcza
0 tym rekonstrukcje dr P rzypkowskieh.

Linea meridiana musiata by¢ sporzadzona z bardzo trwatego materiatu, skoro
nie ulegla zniszczeniu w ciggu 68 lat dzielagcych obserwacje Kopernika od obserwa-
cji Cimbera. Wydaje sie, ze bede bliski prawdy, je&li wyraze przypuszczenie, ze
tworzyta jg metalowa szyna (ptaskownik); trudniej powiedzie¢, z jakiego byla metalu.
Mogt w'chodzi¢ w rachube mosigdz lub braz, a nawet zwykle zelazo zabezpieczone
minia.

Nie trzeba mie¢ wybitnej wyobrazni, azeby taki fundament z potudnikiem i doktad-
nie wypoziomowang podtoga nazwa¢ mianem ,obserwatorium”. Wszak stuzyt do usta-
wiania na nim narzedzi —bez niego narzedzia te byly bezuzyteczne (zwtaszcza kwadrant),
a poza tym byto to obserwatorium trwate (a pemanent observatory), gdyz przetrwato
w stanie nienaruszonym przynajmniej do czas6éw Cimbera (1584); przypuszczac
nalezy, ze spoczywa nadal (a przynajmniej jego szczatki) gdzies w ziemi i datoby
sie odszuka¢ dzi$ jeszcze sposobami stosowanymi w archeologii i geofizyce sto-
sowanej.

Dokument przytacza réwniez wypowiedZ mieszkancéw wspétczesnych wizycie
Cimbera we Fromborku co do miejsca, z ktérego obserwowat stale Kopernik po
zaniedbaniu platformy: byla to mianowicie tunicula — wiezyczka potozona najblizej
na wschdd od zabudowan Ecarda de Kempen (zapewne Ekharda z Kepna). Cytuje
6w fragment dostownie; ,,Fuenburgi Prussiae sive Varmiae, in aedibus domini Ecardi
de Kempen, proximis ab occidente turriculae isti, in qua Nicolaus COPERNICUS
omnes (sic) suas observationes ab istius loci incolis fecisse dicitur".

Naturalnie, ze nie ,wszystkie”, skoro oprécz wiezyczki istniata przed tym
PLATFJA, uzywana jednak zapewne tylko do roku 1516, gdyz potem Kopernik wy-
jechat na dluzszy pobyt do Olsztyna. W styczniu 1520 r. nastgpito spalenie kurii
Kopernika przez zagon krzyzacki z Braniewa, pofgczone ze zniszczeniem kwadrantu
stonecznego. Do wnetrza muréw obronnych najezdzcy woéwczas nie dotarli, gdyz byly
one bronione przez spory oddziat wojska polskiego.

Nie wydaje sie wcale czym$ dziwnym, ze Kopernik, po tak ciezkich doswiadcze-
niach, postanowit przenie$¢ siedzibe pozostatych narzedzi (triqguetrum i sfery armilar-
nej) w inne, bardziej bezpieczne miejsce. Réwniez nalezato znalezé¢ bezpieczniejsze
miejsce dla przechowywania najwiekszego skarbu, jaki posiadat, tj. rekopisu Dzieta
1 skromnej, niewiele dziesigtek ksigzek liczacej biblioteki podrecznej.

Do tych celéw nadawata sie dobrze jedna z baszt, mianowicie pétnocno-zachodnia,
w systemie muréw obronnych katedry, ta, ktérg obecnie nazywamy wieza Kopernika,
Tunis Copemici. Sa $lady znacznych przerébek najwyzszych kondygnacji tej wiezy,
pochodzace wiasnie z czaséw okoto 1521 r. Mozna chyba przypuszczaé, ze przebudowa
ta byfa inicjowana przez samego Kopernika, ktéry urzadzit sobie w najwyzszym pokojn
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wiezy zaciszng pracownie naukowa. Sg takze dane, ze w pokoju o pietro nizszym
byt jego pokdj mieszkalny, w ktéorym wypoczywat po meczacej pracy umystowej lub
obserwacyjnej.

Wieze otaczat od wschodu i potudnia — dzi$ juz zrekonstruowany — ganek obron-
ny, ktérym straze mogly obejs¢ wieze nie wchodzac do jej wnetrza. Z pokoju mieszkal-
nego Astronoma prowadzity nan drzwi wybite we wschodniej $cianie wiezy, od strony
katedry (réwniez juz przywrécone). Gankiem tym doj$¢ mozna bylo, omijajac baszte
bramng, az do ogromnego oktogonu, niskiego, lecz bardzo szerokiego bastionu,
zwienczonego od gory krenelazem. Podtoga tarasu bastionu lezata do 2 m ponizej
krenelaza, byta najprawdopodobniej pozioma (z odprowadzeniami wody), a juz przy-
najmniej jaka$ jej cze$¢ musiata by¢ przez Kopernika spoziomowana, gdyz w prze-
ciwnym razie nie nadawataby sie do ustawiania narzedzi. Juz A. Penconek zwrécit
uwage w Uranii [ na wspaniate warunki, jakie taras ten, otoczony dokota murem,
a wiec zaciszny, dawat Kopernikowi. Umiesciwszy na nim swe narzedzia, mogt obserwo-
waé¢ w dzieli i w nocy bez przeszkdd ze strony ludzi obcych. Jest rzeczag zupetnie
nieprawdopodobng, by Astronom przenosit swe narzedzia codziennie z pracowni w wiezy
mieszkalnej do oktogonu. Najpewniej sporzadzit na nim jakie$§ schowanko, np. wielka
szafe, z ktérej —w razie potrzeby —wtasciwe narzedzie byto wysuwane.

Jak $wiadcza dokumenty, juz od potowy XV wieku znajdowata sie na oktogonie
drewniana dzwonnica, mieszczaca wielki dzwon katedralny. Brak natomiast jakich-
kolwiek dokumentéw omawiajacych jej wyglad czy wysoko$¢, ale przy szerokosci tarasu
6 m nalezy przypuszczaé, ze dla Kopernika pozostawato jeszcze sporo miejsca dokota
i jesli nie mégt z danego miejsca osiaggng¢ swego celu obserwacyjnego, to juz nie-
wielkie przesuniecie wystarczyto, — tym bardziej, ze wiekszo$¢ jego obserwacji
byta zgrupowana w potudniowej i potudniowo-zachodniej stronie nieba. Oczywiscie,
pewne dostrzezenia, jak obserwacje koniunkcji planet ze sobg lub z gwiazdami,
a takze obserwacje za¢mien, mogt Kopernik wykonywaé¢ nawet z okien swojej pracowni
na wiezy [4]. Za¢mienia Stonca najprawdopodobniej obserwowat zaciemniwszy pokéj
przez zamkniecie wszystkich okiennic; matly otw6r wywiercony w jednej' z nich wy-
starczyl do rzucenia obrazu Stonca na podilozony ekran papierowy. tatwo bylo wow-
czas wyznaczy¢ wielkos¢ zacmienia w cze$ciach $rednicy tarczy Stonica. Wynalazek
tej metody obserwacji przypisuje sie wiasnie Kopernikowi.

A zatem i drugie obserwatorium fromborskie Kopernika byto trwate; oktogon stoi
w mato zmienionej przerébkami formie. Nalezatoby tylko zdjagé z niego nadbudowang
w r. 1685 (za czas6w biskupa Radziejowskiego) dzwonnice, uzupetniajac réwnoczes-
nie zniszczony krenelaz.

Co sie za$ tyczy Olsztyna, to przebywajac w nim czasowo (od 1516 do 1521 r.,
z diuzsza przerwg w r. 1519) Kopernik bynajmniej nie zaniedbywat kontynuowania
przeprowadzanych we Fromborku obserwacji Stohca. Zapewne nie wiedziat, jak dlugo
wypadnie mn bawié poza Fromborkiem. Dlatego nie zbudowat tam drugiego pavimentum
dla kwadrantu "tBudowa taka bytaby nie tylko pracochtonna, ale i kosztowna}, zosta-
wiajgc instrument na Warmii, co okazato sie —jak juz wiemy — fatalne w skutkach.

Obserwacje Storica kontynuuje Kopernik przy pomocy ad hoc wynalezionego przez
siebie przyrzadu: tablicy, sporzadzonej witasnorecznie na wewnetrznym murze goty-
ckiego kruzganku, obok swej sali mieszkalnej. Szczegdétowe badania tego niestycha-
nie cennego zabytku, bo pochodzacego z pewnos$cig z wiasnych rak Kopernika, prze-
prowadzone przez prof. Bohdana Marcon i ego, prof. Fryderyka Koebcke i dr Tadeu-
sza Przypkowskiego w latach 1956—1957 [5] potaczone z usunieciem pézZniej-
szych przemalowan i przerébek wykazaly, ze mamy tu do czynienia z obserwacyjng
tablica stoneczng, wykres$long na zasadzie zegara refleksyjnego. Zasada tego typu
urzadzehn nie byla jeszcze woOwczas znana w gnomonice; niezaleznie od Kopernika
wykryto ja znacznie pdzniej na nowo.

Przypuszczenie, ze nie byt to zwykly zegar stoneczny, lecz pewnego rodzaju
przyrzad astronomiczny, wypowiedziat juz Jan Sniadecki, cytujagc w pracy o Koperr
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niku | list Czackiego i Molskiego. Powiada tam w swej uwadze, ze mogt
on shtuzy¢ ,,do czasu potudnia, do wysokosci potudniowych Storica, do obserwacji
Solstitiorum (przesilen) et Aequinoctiorum (poréwnan) i dochodzenia pochytosci eklip-
tyki” .

Tablice obrazuje dobrze wykres zamieszczony w ,,Postepach Astronomii” (tom VI,
strona 109), oraz w pracy T. Przypkowskiego Astronomiczne zabytki Olsztyna
(na stronie 147). Jego gtéwng linig jest prosta z napisem AFQUINOCTIUM, po ktérej
biec musiat ,,zajaczek” wytworzony przez doktadnie poziome (najpewniej rteciowe)
lusterko w dniu wiosennego poréwnania, natomiast widoczne na tablicy tuki hiperbol
0 nachyleniu podobnym do réwnonocnego, przedstawiaty tory tegoz odbicia promienia
stonecznego co 5 stopni diugosci, a wiec $rednio co 4.95 dni. Interpolujac ,,na oko”
mogt Kopernik $ledzi¢ bieg Stonca codziennie kontrolujagc jego diugosé, ale tylko
w okresie czasu okoto 40 dni przed i kilkanascie dni po féwnonocy, gdyz taki maksy-
malny zakres obejmowata i tak prawie 8 m dluga tablica. Sledzenie na niej solsticjow
nie byto mozliwe, chyba zeby kiedy$ dalszy cigg tablicy znajdowat sie na suficie
kruzganka zniszczony w czasie po6zniejszych przerébek, np. w r. 1911, jes' to jednak
bardzo mato prawdopodobne.

Opisywana tablica stuzyta wiec Kopernikowi do wyznaczania momentéw poréwnan
dnia z nocag (wzglednie, co na jedno wychodzi, przej$¢ Stonca przez réwnik niebieski),
a wiec do kontynuowania prac przeprowadzanych juz we Fromborku przy pomocy
kwadrantu stonecznego w latach 1515—1516 z pavimenm -platei. Na (akt ten wskazat
po raz pierwszy dr Tadeusz Przypkowski [5] i w tym punkcie catkowicie sie
z nim zgadzam.

Tablice olsztynskag moglibySmy uwaza¢ wigec za ,zastepcze” obserwatorium
Kopernika; jednak bylo ono réwniez ,permanentne”, bo dotrwalo do dnia dzisiejszego
(zob. ryc. 21 na stronie 85 cytowanej ksigzki).

Tym samym i dwa dalsze zarzuty postawione Kopernikowi przez Autora: ,A'either
did he invent any sort of instrument or discover any method of observation. . mijaja
sie z oczywistg prawda.

A wiec przypuszczenie i tradycje, ze Kopernik obserwowat z wiezy po6tnocno-
-zachodniej, w ktérej miat swag pracownie, tj. z okien wzglednie z obronnego ganku,
nawet specjalnie rozbudowanego w tym celu, nalezy ostatecznie zarzuci¢ jako nie-
powazne. Nie obserwowat on nigdy na chwiejnych gankach czy drewnianych balko-
nach, lecz od samego poczatku na mocnym, murowanym i wypoziomowanym funda-
mencie, ,,tak, zeby na zadng nie pochylal sie strone” [7], najpierw zbudowanym
ad hoc w poblizu swej pozamumej kurii, w ktoérej mieszkat poczatkowo (a moze nawet
1 stale, do $mierci), a potem — juz do kofAca — na nadzwyczaj masywnej baszcie-
-turricnli-oktogonie.

Wbrew nielogicznemu twierdzeniu wybitnego skadinad kopemikanisty niemie-
ckiego Ernesta Zinner a [8]" ktory jednak znajdowal sie na tropie prawdy, mozemy
dzi§ z calg stanowczos$cig twierdzi¢, ze Mikotaj Kopernik posiadat swoje —i to
trwate, permenentne — obserwatorium we Fromborku i w Olsztynie, a wiec, jak chce
ten ostatni uczony, budowle stuzgce stale celom obserwacji ciat niebieskich.

Jaki cel przyswiecal Autorowi, wypowiadajacemu tak wazkie i stanowcze twier-
dzenia, niczym przy tym nie udowodnione, w dodatku w ksigzce przeznaczonej dla
czytelnika zagranicznego? Nie przypuszczam, by zamiarem jego byla che¢ podkopa-
nia autorytetu wielkiego Astronoma, zwitaszcza w chwili, gdy Wszechnica, na ktérej
6w studiowat i od ktérej ,,wszystko otrzymal”, jak sam mawiat, obchodzita 600-lecie
swego istnienia i czcita swego najwiekszego bezsprzecznie ucznia.

Przyczyne upatruje gdzie indziej. Oto wspomniany juz niemiecki kopemikolog,
Ernst Zinner, na stronie 416 swego dzieta: Entstehung und Ausbreitung der Kop-
pemikanischen Lehre (Erlangen 1943), wycigga po pewnych rozwazaniach na temat
obserwatorium Kopernika, oczywiscie zupeinie falszywy wniosek, ze nasz Astronom
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nie posiadat w ogdle zadnego obserwatorium. Jak ten wytrawny uczony doszedt do tak
zaskakujgcego wniosku, pozostanie chyba sprawag niewyjasniong. Profesor Rybka
zanadto zaufal w tej materii swemu niemieckiemu koledze i przyjat dostownie jego
zbyt pochopny wniosek.

Nic, nawet kilka stéw pochwaty przy koncu rozdziatu, nie zatrze przykrego wra-
zenia, jakie odnosi czytelnik ksigzki, ze Kopernik, mimo swej niezaprzeczonej wiel-
kosci jako teoretyk astronomii, byt raczej mato pomystowym obserwatorem i nie wy-
konat nawet tego, co moégt byt wykonaé, gdyby tylko wykazat nieco wiecej inwencji
w duchu Autora.

Z powyzszymi wywodami taczy sie $ciSle jeszcze jedna wypowiedZz Autora,
z ktérg roéwniez nie moge sie zgodzi¢. Na stronie 180 swej ksigzki pisze on mianowi-
cie, ze obserwatorium astronomiczne zatozone przez Jana Heweliusza w Gdansku
byto pierwszym obserwatorium na kontynencie europejskim (gdyt obserwatoria
Tychona Brahe byly zbudowane na wyspie Hveen). Jest to co najmniej grube uprosz-
czenie, jakiego nie wolno nam robi¢. Pierwszym obserwatorium astronomicznym na
kontynencie europejskim byta bowiem wieza, na ktérej obserwowatl w Wiedniu Jerzy
Purbach (1425—1461), a takze stynny Regiomontanus. Nastepnie astronomo-
wie Regiomontanus i Walther obserwowali w Norymberdze z jakiego$ balkonu
czy tarasu. Niestety, z obu obserwatoribw nie pozostal zaden $lad. Za nastepne,
trzecie z kolei obserwatorium astronomiczne trzeba koniecznie uznaé¢ kopernikowska
PLATEJE” we Fromborku, pomimo ze stuzyta ona Astronomowi najwyzej tylko przez
kilka lat. Czwarte miejsce nalezy przypisa¢ kruzgankowi na zamku w Olsztynie,
pigte zajmie oczywiscie turriculo-oktogon we Fromborku.

Czasowg luke miedzy $miercia Kopernika a poczatkiem dziatalnosci Tychom
Brahe wypetnia obserwatorium landgrafa hesskiego, ksiecia Wilhelma IV w Kassel,
zatozone okoto roku 1570, na ktérym w 1575 bawit Tycho Brahe |p]. Ten ostatni
przebywa i zaczyna prace obserwacyjne na wyspie Hveen w r. 1576, lecz dopiero
w 1580 r. obserwatorium Uraniborg jest gotowe. Dodatkowe obserwatorium Stjemeborg
wchodzi do pracy w r. 1584 [I0]. Nastepne cztery punkty obserwacyjne nalezag row-
niez do Tychona Brahe. Gdy w roku 1597 opuscit on wyspe Hveen wraz z rodzing
i uczniami, obserwowat przez pewien czas na zamku Wandesberg (Waudsbek) koto
Hamburga, gdzie miat ze sobg kilka narzedzi przenosnych, m.in. sekstans [II]. Dalej
idg: zamek w Benatkach (35 km na phi.-wschéd od Pragi), Belweder krélowej Anny
w Pradze i wreszcie dom Kurtzego w Pradze. Z kolei nastepuje stare obserwatorium
w Lejdzie istniejagce od roku 1633; w Kopenhadze od 1637 odbywaja sie obserwacje
na Rundetaam [12].

Widzimy wiec, ze obserwatorium Heweliusza w Gdansku zalozone okoto
roku 1640 nalezy umiesci¢ w rzedzie obserwatoriow europejskich zapewne dopiero
na pietnastym miejscu.

Na zakonczenie —juz tylko gwoli $cistosci — trzeba sprostowad, ze Heweliusz
nie litografowal osobiscie swoich rysunkéw Ksiezyca, lecz sztychowat je na
blachach miedzianych. Litografia, a wiec rysunek na kamieniu za pomoca tlustych
kredek, byta stosowana dopiero od konca XVIII wieku, a wiec w 100 lat p6zniej [I3].
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ODPOWIEDZ DROWI J. PAGACZEWSKIEMU

E. RY BK A

Zarzuty Dra J. Pagaczewskiego sprowadzajg sie do dwoéch spraw, dotycza-
cych Kopernika:

1) Czy Kopernik miat trwale obserwatorium?

2) Czy Kopernik byt twdrcg nowych metod obserwacyjnych?

W obu tych sprawach nie moge, niestety, przyzna¢ stusznos$ci argumentom Dra
J. Pagaczewskiego i podtrzymuje stanowisko, zajete przeze mnie w ksigzce Four
Hundred Years of the Copemican Heritage.

Pragne na wstepie zaznaczy¢, ze nalezy odré6znia¢ pojecie ,,obserwatorium astrono-
miczne” od pojecia ,punkt obserwacyjny”. Punktéw, skad czyniono chwilowo obser-
wacje astronomiczne, bylo wiele przed Kopernikiem i po Koperniku. Takim punktem
w odniesieniu do Kopernika bylo miejsce w Bolonii, gdzie wykonat on pierwszg obser-
wacje, nieco wiekszymi punktami byly miejsca, skad Kopernik obserwowat w Olszty-
nie i Fromboiku. Trwale obserwatoria astronomiczne majg instrumenty obserwacyjne
ustawiane w zbudowanych na ten cel pawilonach i z reguly wykonywane sg tam
diuzsze serie obserwacji. Pod tym wzgledem miejsca, skad dos$¢ rzadko obserwo-
wal Kopernik przeno$nymi instrumentami we Fromborku i w Olsztynie, nie moga by¢
nazywane obserwatoriami. Nie moga one by¢ poréwnywane np. z obserwatorium Tycho-
na Brahe. Obserwatorium zresztg nie bylo niezbedne do napisania De Revolutionibus.
Cho¢ Kopernik doceniat znaczenie obserwacji astronomicznych i sam je czynit, jednak
nie w obserwacjach zawarty zostal jego wielki wktad do skarbnicy mysli ludzkiej.

Znamy zaledwie okoto 60 obserwacji wykonanych przez Kopernika w ciggu jego
dosé¢ dlugiego zywota. Czy fakt ten upowazniatby kogokolwiek do stawiania mu
jakiegokolwiek zarzutu? Oczywiscie, ze nie. Przeciez zadaniem, jakie postawit
sobie Kopernik, bylo utworzenie nowego obrazu Swiata i do tego dazyt on przez
cate zycie, obserwacje za$ stuzylty mu tylko do poprawiania niektérych danych liczbo-
wych, a nie do zasadniczej koncepcji budowy Swiata.

Bardzo obszerne wywody Dra Pagaczewskiego, jak mdgt wyglada¢ punkt
obserwacyjny we Fromborku, sa oparte przewaznie na domystach i wyobrazni Autora,
nie moga wiec jeszcze stanowi¢ pewnych argumentéw naukowych. Co sie tyczy Olszty-
na, to chociaz jest mozliwe, ze sporzadzona przez Kopernika na kruzganku tablica
stuzy¢é mogta do czynienia jakich$§ spostrzezen astronomicznych, nie mogty one by¢
wystarczajgco doktadne. Nie mamy zreszta zadnych dowodéw na to, ze ewentualne
te obserwacje byly w jakikolwiek sposéb przydatne Kopernikowi do tworzenia jego
dzieta. Trudno te tablice nazywac instrumentem astronomicznym. Nie stanowita ona
poza tym jakiego$ postepu w technice obserwacyjnej, jak nie stanowily zasadnicze-
go postepu znane trzy instrumenty, ktére Kopernik wykonat i nimi obserwowat. Dla-
tego napisane przeze mnie zdanie, ze Kopernik nie byt twdrcg nowych instrumentéw
i nowych metod obserwacyjnych —jest stuszne.

Pragnatbym przy sposobnos$ci zaznaczyé, ze nie pisatem biografii Kopernika,
lecz zamierzatem tylko przedstawi¢ rozwdj mys$li kopemikadskiej, jak réwniez jej wpltyw
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na rozwo6j astronomii i na rozwéj mysli naiuowej w ogéle. Z tego wiec powodu celowo
pomingtem z zycia Kopernika wiele szczegétéw, ktdre dla przedstawienia tta rozwoju
mysli kopemikanskiej oraz dla zobrazowania tego rozwoju nie byly mi potrzebne.

Zarzut Dra Pagaczewskiego o checi podkopywania przeze mnie autorytetu
Kopernika brzmi niepowaznie. Rzecz jasna, ze jako astronom i Polak, zywie gteboka
cze$¢ dla najwiekszego astronoma polskiego i najwiekszego wychowanka Akademii
Krakowskiej, jakim byt Kopernik i drogie sg dla mnie poszukiwania wszystkich po
nim pamiatek. Stwierdzenie jednak, ze nie w dziedzinie obserwacyjnej nalezy szukaé
ogromnego znaczenia Kopernika dla rozwoju kultury ogdélnéludzkiej, lecz w potedze
jego rewolucyjnej mysli® nie pomniejsza, postaci wielkiego astronoma, tylko stawia
ja wnalezytym S$wietle.

W sprawie Obserwatorium Heweliusza przyznaje sie do przeoczenia. Obser-
watorium w Lejdzie powstalo w 1633 r. na 7 lat przed powstaniem Obserwatorium
w Gdansku. Pozostate miejscowos$ci, wyliczone przez Dra Pagaczewski e go,
bylty raczej punktami obserwacyjnymi, a nie statymi obserwatoriami w S$cistym rozu-
mieniu tej nazwy.






KILKA KRYTYCZNYCH UWAG O PNACY J. MERGENTALLRA
SZKIC HISTORII ASTRONOMII WPOLSCE W LATACH 1945-1963

S. NOWAK

Celem takiej pracy moze by¢ przedstawienie rozwoju danej dziedziny w pewnym
okresie czasu i poréwnanie go z rozwojem tej gatezi wiedzy w innych warunkach
ustrojowych, spotecznych itp. Aby to osiggnaé, nie wystarczy wyliczy¢ suche fakty,
wigzace sie z pracg poszczeg6lnych placowek naukowych. Czytelnik musi uzyskac
mozliwo$¢ oceny, w jakim stosunku znajdujg sie wymienione prace do mozliwosci
personalnych i instrumentalnych danego obserwatorium. W przeciwnym razie jako
wielki sukces przedstawi¢ mozna kazda prace, kazdy nabytek instrumentalny, nawet
gdy zdobycze te lezg daleko ponizej poziomu mozliwego do osiggniecia.

Postuze sie tu przyktadem z terenu poznanskiego. Zaréwno w tamtejszym Obser-
watorium jak i Stacji Astronomicznej w Boréwcu uruchomiono nowoczesng stuzbe
czasu, dysponujaca szeregiem doskonatych narzedzi. Instrumentarium tej ostatniej
placowki jest nawet bogatsze. Wydawa¢ by sie mogto, ze wobec tego zastuguje ona
na wyzszg ocene. Tymczasem jest odwrotnie. Zbudowanie dostownie z niczego dwoéch
dobrych zegaréw kwarcowych, zbudowanie wzglednie unowoczes$nienie szeregu dodatko-
wych aparatéw, bez zadnych wzoréw i pomocy z zewnagtrz, przy dos$¢ ograniczonych
mozliwosciach finansowych, byto na pewno pracag pionierska i stanowi pigkny sukces
zespotu kierowanego przez Prof. Koebckego. W Borowcu problem ten w duzym
stopniu sprowadzat sie do umiejetnosci zdobycia odpowiednich kredytéow, za ktére
zakupiono narzedzia obserwacyjne oraz zlecono firmie ,,Ciemiewski — Kwiatkowski”
budowe trzech zegaréw kwarcowych z dodatkowym wyposazeniem elektronowym, opar-
tych na prototypie poznanskim.

Czytajac prace prof. Mergentalera, mozna by przypuszczaé¢, ze jedng prze-
szkodg do wspanialego rozwoju astronomii w naszym kraju jest brak wigekszych na-
rzedzi obserwacyjnych. Stowem, problem sprowadza sie do wyasygnowania dodatko-
wych kilku czy kilkunastu milionéw ztotych. Kilka miesiecy temu, na IV Zjezdzie
PZPR, pod adresem nauki padty m.in. stowa: ... Decydujagce jednak znaczenie
ma racjonalne i bardziej wydajne wykorzystanie osiggnietego juz potencjatu badaw-
czego...”. Tak oceniajg nas nasi zleceniodawcy, ludzie w wiekszosci z naukg nie
zwigzani, ale reprezentujacy szerokie masy spoteczenstwa, ktérego praca umozliwia
prowadzenie naszych badan. Czy przytoczone stowa skierowane bylty réwniez pod
adresem astronomoéw?

Najwiekszym przedsiewzigciem, zaplanowanym kilkanascie lat temu byta budowa
Centralnego Obserwatorium. Czytelnik na prézno szuka odpowiedzi, dlaczego nie
doszta ona do skutku. Stwierdzenie, ze skres$lono jg z kolejnych planéw gospodarczych,
niczego nie wyjasnia. Jak to sie¢ stalo, ze zamiast tej placowki powstat Zaktad Astro-
nomii, skiadajgcy sie z kilku bardzo luzno ze soba powigzanych pracowni i szeregu
niewielkich placéwek? W praktyce pracownie te stanowia przedtuzenie odpowiednich
obserwatoriéw uniwersyteckich, z ktérych planem pracy sa bardzo $cisle powigzane.
Czy nasze mozliwosci kadrowe sa tak olbrzymie, ze sta¢ nas na réwnoczesne budo-
wanie Centralnego Obserwatorium, szeregu pracowni Zaktadu Astronomii i jeszcze
rozbudowe istniejacych placéwek przy szkotach wyzszych? Co wiec byte powodem
skres$lenia tej budowy z planu — trudnosci gospodarcze, czy brak realnych mozli-
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wosci jej realizacji? Nasuwa sie tu retoryczne pytanie: czy zlokalizowanie wszystkich
pracowni Zaktadu Astronomii w jednym miejscu nie datoby pieknego i nowoczes$nie
wyposazonego zalgzka Centralnego Obserwatorium? Dalsze zakupy najwiekszych
i najkosztowniejszych narzedzi mogloby nastepowaé sukcesywnie. Zmniejszytyby sie
w ten spos6b wydatki administracyjne i — co wazniejsze — rozw6j poszczeg6lnych
pracowni mozna by dostosowaé do potrzeb tej wielkiej placéwki.

Zastanébwmy sie chwile nad powstaniem i rozwojem jednej z pracowni Zaktadu
Astronomii — Astronomicznej Stacji Szerokos$ciowej w Borowcu. Pierwotnie miata
tam powsta¢ filia Obserwatorium Poznanskiego. Miano tam prowadzi¢ pomiary
szerokosci, wspdipracujac z podobng placéwka w Irkucku. Zatozenie to byto na
pewno stuszne, gdvz Obserwatorium, wobec szybkiej rozbudowy Poznania, w nie-
dalekiej przyszto$ci zmuszone bgdzie poszuka¢ sobie nowej siedziby. Mozna jg zlokali-
zowaé w Borowcu i tam stopniowo przenosi¢ wszystkie instrumenty, pozostawiajgc na
miejscu jedynie niezbedne wyposazenie dydaktyczne. Przejecie tej placéwki przez
PAN (1951 rok) radykalnie zmienito sytuacje. Nasuwa sie tu przede wszystkim
pytanie, dotyczace stuzby czasu. Niemalym wysitkiem zbudowano jag w Poznaniu.
Jaki sens miato dublowanie tej pracy w Boréwcu? Czy nie lepsze rezultaty — z punktu
widzenia astronomii jako catosci — daloby wzmocnienie istniejagcego juz zespotu,
wzglednie przejecie go w catosci?

W referacie prof. Mergentalera placéwka bordwiecka potraktowana zostata
dos$¢ szczegdlnie. W odréznieniu od wszystkich innych, nie widzi On tam nikogo poza
jej kierownikiem. Czy pracujacy tam zespdt nic nie robi? W ciggu kilku lat pracy
zaobserwowano wiele gwiazd czasowych, czy par Talcotta.Uzyskano sporg ilos¢ mie-
siecznych serii klinometrycznych, czy grawimetrycznych ieto czesto mierzonych
kilkoma narzedziami pracujacymi réwnolegle. Dane te, po dokonaniu szablonowej
wstepnej obrobki, najbardziej pracochionnej, przekazano nastepnie... do zagranicz-
nych central. Dlaczego stacja, poza zebraniem duzego materialu obserwacyjnego,

posiadaniem bogatego instrumentarium i osiggnieciem do$¢ wysokiej doktadnosci
pomiaréw, witasciwie niczym innym nie moze sie pochwali¢? Dlaczego doszto do
paradoksalnej sytuacji — wysokiej oceny prowadzonych pomiaréw przez te placéwki
zagraniczne, ktére z nich Kkorzystajg i réwnoczesnego przemilczania wykonanych

prac oryginalnych? Czy dlatego, ze zatrudnieni w Boréwcu naukowcy nic nie robia,
czy tez dlatego, ze zasadniczym zadaniem stacji stalo sie zbieranie materiatu, wy-
korzystywanego nastepnie za granicg?

Ille czasu mozna poswieci¢ na prace naprawde tworcza, jezeli kazdy pracownik
naukowy musi eksploatowa¢ jedno, a czesto i dwa narzedzia obserwacyjne (teleskop
zenitalny plus grawimetr, 4 wahadta poziome), dokona¢ wstepnej obrébki materiatu
obserwacyjnego i przygotowaé go do wystania? Wystarczy przejrzeé¢ oryginalne prace
stacji — mniej wigecej w polowie sg to opisy stacji czy poszczegélnych pracowni,
réznego typu sprawozdania itp. Pozostate dotyczg przewaznie probleméw instrumental-
nych, poréwnania metod obserwacji itp. O podjeciu tematyki mchu wirowego Ziemi,
majacej w zatozeniu tgczy¢ trzy praktycznie niezalezne dziaty stacji (czas, szerokosé,
przyptywy skorupy ziemskiej) w tych warunkach nie mozna nawet marzyé. Mato tego,
byly nawet do$¢ powazne projekty — bez zwigkszenia kadry naukowej — powigksze-
nia stacji filia w Inowroctawiu. Mys$le, ze warto zacytowaé¢ tu fragment ze sprawozda-
nia KC na IV Zjezdzie Partii: Dynamiczny rozw6j nauki jest nie do pogodze-
nia ... z tendencjami do podejmowania w nielicznych zespotach badaczy szerokiego
wachlarza zagadnien

Poruszytem tn zaledwie kilka probleméw, jakie nasunety mi sig¢ po przeczytaniu
omawianej pracy. Ograniczytem sie do przyktadéw ze Srodowiska poznanskiego choé
myile, ze pewne analogie mozna by =znalezé i w innych placéwkach. Ostatecznie
histoiyczny rozwdj astronomii, jak i kazdej innej dziedziny, podlegat pewnym prawidto-
wosciom. Wydaje sie, ze rzeczg historyka byto wykiy¢ je i wskazaé¢ ich przyczyny.
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