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A S T R O F I Z Y K A  N E U T R I NO  WA

J E R Z Y  J ATCZAK

HEfóTPMHHAfl ACTPO$M3MKA 

E * H  f l TMaK  

Pe3iOMe

PaccMaTpMBaioTca nponeccb i 06pa30BaHHn kocmmmbckhx HefrrpMH h aHTM- 

HefiTpHH: aflepHbie peaKUHM b 3Be3flax , n po uecc  - IIRCA, yHMBepca^bHoe $ep-  

MMeBCKOe B3aHM.Ofle0CTBHe 3JieKTpOH -  HeWTpMHO H B3aMM0flefiCTBMe KOCMM- 

n e c K o ro  H3JiyMeHMfl c BemecTBOM . B 3Be3flax c bhcokoB  TeMiiepaTypoft h iu io t-  

HOCTbK) 3HeprHH yHOCMMafl HefiTpMHaMH npeBbiUiaeT o6WMHyK) $OTOHHyiO CB6TM- 

MOCTb. M3^iyMeHMe SHeprHH 3Be3fl HefiTpHHHbiMM napaMM npeacTaB^seT  H urepec 

npw paccMOTpeHHH 3Be3A b nocJieflHefi CTaflHH sbo jiiohhh . Bo3mo>kho, mto iijiot- 

HOCTb SHeprHH HeilTDHH H aHTHHetiTpHH BO BceJieHHOft CpaBHHMa C nJlOTHOCTbK) 

SHeprHH HyKJieoHOB, h jih  oojibiue ee .

NEUTRINO ASTROPHYSICS

A b s t r a c t

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. WSTĘP

W ostatnich latach jesteśmy świadkami narodzin nowego, fascynującego 

działu nauki — astrofizyki neutrinowej. Przyczyniły się do tego prace teore

tyczne nad słabymi oddziaływaniami oraz eksperymenty neutrinowe przeprowa

dzane w największych laboratoriach świata. Wraz z gwałtownym wzrostem za

interesowania neutrinami zwrócono uwagę na doniosłą rolę, jaką przypuszczal

nie odgrywają one we Wszechświecie. Już pierwsze ogólne rozważania wskazu

ją na to, że cały Wszechświat jest wypełniony tymi cząstkami. Tworzą one 

olbrzymi ocean neutrin kosmicznych. Prowadzone na szeroką skalę badania 

z pewnością pozwolą rozwiązać wiele tajemnic i rzucą nowe światło na proble

my kosmologiczne. Wystarczy powiedzieć, że istnieją przesłanki wskazujące, 

iż  gęstość energii występującej we Wszechświecie w postaci neutrin i anty- 

neutrin może znacznie przekroczyć gęstość energii występującej w formie ma

terii widzialnej.

Neutrina kosmiczne generowane są przez gwiazdy oraz podczas oddziały

wania cząstek pierwotnego promieniowania kosmicznego z materią. We wnętrzu 

gwiazd powstają one w wyniku zachodzących reakcji termojądrowych, przemian 

jądrowych produktów reakcji, procesu URGA, procesów opartych na uniwer

salnym oddziaływaniu Fermiego i p'odczas rozpadu skwantowanych fal plazmy. 

Bardzo interesującym problemem jest udział neutrinowego promieniowania 

gwiazd w ich ogólnym bilansie energetycznym oraz jego wpływ na ewolucję 

gwiazd. Potężny strumień neutrin, wysyłany z wnętrza gwiazd czy odległych 

galaktyk, dociera do powierzchni Ziemi bez zmiany kierunku i bez strat energii. 

Stanowi on bogate źródło informacji o Wszechświecie, o warunkach panujących 

we wnętrzu gwiazd.

Doświadczenia przeprowadzane nad detekcją neutrin koąmicznych są pierw

szymi krokami stawianymi przez astronomię neutrinową.

2. PRZEMIANY JĄDROWE JAKO ŹRÓDŁA NEUTRIN

W czasie ewolucji gwiazdy następuje szereg procesów jądrowych, które 

są głównymi źródłami energii wydzielanej na zewnątrz. Procesy te polegają 

na spalaniu kolejnych pierwiastków. Reakcjom termonuklearnym, zachodzącym 

we wnętrzu gwiazd i następującym po nich innym przemianom jądrowym, towa

rzyszy powstawanie dużej liczby neutrin.

S p a l a n i e  wodo ru .  Już pierwsza reakcja cyklu protonowo-protonowego 

[1. 2, 3, 4] prowadzi do emisji neutrin wg schematu:

p + D •* </ + e+ + v  (1)
lub

p + p + e~ -> d + v, (2)

gdzie: p — proton, d — deuteron, e~ — elektron, e+ — pozyton, v — neutrino.
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Emitowane neutrina mogą uzyskać maksymalną energią ok. 0,42 MeV. W dal
szych etapach zachodzą następujące reakcje [4], podczas których emitowane 
są  neutrina:

JHe + 4He -  7Be + y (3)

7Li + v
7Be + e -*4

Tie + p -» SB  + y 

6B - “Be* + e + + v.

(4)

(5)

Również podczas cyklu węglowo-azotowego [3, 6, 7] generowane s ą  neutrina 
w wyniku rozpadu J3+ izotopów azotu i tlenu:

p -* 1JIN + y
(6)

“ N -» ł*C + e+ + v 

t4N + p -* ,50  + y
(7)

1S0  -v 1SN  + c+ + v.

Rozpatrywane reakcje (1) . . . ( 7 )  mają właśnie miejsce na Słońcu. Em isja 
neutrin nie kończy s ię  jednak na tych reakcjach. W późniejszych fazach ewolu
cji gwiazdy można znaleźć dużo przemian jądrowych stanowiących źródło jej 
promieniowania neutrinowego. W skrócie rozpatrzymy te procesy.

P r o c e s  a [8, 9, 10]. W wyniku zachodzących reakcji (y, a) np.:

J0Ne + y -  160  + a (8)

pojawiają s ię  w gwieździe cząstk i a o dużej energii. Mogą one zapoczątkować 
proces a, polegający na syntezie pierwiastków cięższych od J0Ne poprzez 
reakcję (a, y). W końcowej fazie tego procesu zachodzą reakcje:

40Ca + ot -  44T i + y

44T i + e ~  -  44Sc + v (9)

44Sc -  44Ca + e+ + v.

k
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Może się również zdarzyć, że jądro 44Ti nie wychwyci elektronu, lecz ulegnie 

reakcji (o, y):

"T i + a - "Cr + y

"Cr - 4*V + e+ + v (10)

*«V -* «'Ti + e+ + v.

W obu przypadkach proces a prowadzi do powstania neutrin bądź podczas 

wychwytu elektronu, bądź w rezultacie rozpadu P+.

P r o ce s  r [7, 11], Podczas zachodzących we wnętrzu gwiazdy reakcji ją

drowych typu (a, n) powstaje duża liczba swobodnych neutronów [7, 8, 9, 12] 

W astrofizyce jądrowej ?namy wiele takich reakcji, np.:

UC + a - l60 + n

(11)
21Ne + a - “ Mg + n.

W ten sposób tworzy się gaz neutronowy, w którym neutrony mają energię 

dochodzącą do kilkuset keV. Stwarza to dogodne warunki dla oddziaływania

Z

Rys. 1. Przebieg procesu r przy krytycznej energii wiązania neutronu Qn = MeV
i Qn = 3,0 MeV [12]

jąder niektórych izotopów z neutronami, m.in. może zajść radiacyjny wychwyt 

neutronu, stanowiący początek łańcucha przemian jądrowych prowadzących do 

powstania nowych izotopów. Istnieją dwa takie łańcuchy przemian, podczas
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których generowane są neutrina — są to procesy r i s. W przypadku procesu r 
łańcuch przemian prowadzący do wzrostu koncentracji cięższych izotopów skła
da s ię  z szeregu następujących po sobie szybkich wychwytów neutronów. Inter
wał czasu między kolejnymi wychwytami jest zbyt mały, aby jądro mogło ulec 
przemianie fł. Po szybkim wychwycie kilku neutronów następuje stabilizacja 
jądra na skutek rozpadów P“, podczas których emitowane są antyneutrina. Prze
bieg procesu r zależy od wartości krytycznej energii wiązania neutronu, co 
przedstawiono na rys. 1.

P r o c e s  s [7, 13, 14]. Łańcuch przemian tworzących proces s składa się  
z kolejno następujących po sobie

a) powolnego wychwytu neutronu (n,yiktóry prowadzi do powstania nietrwa
łego jądra,

b) rozpadu P~ nowo powstałego jądra, połączonego z emisją antyneutrina.
Wychwyty neutronów przez jądro zachodzą w takim odstępie czasu, aby mo

gło ono ulec rozpadowi (3~ przed następnym wychwytem. Dzięki temu proce
sowi następuje również wzrost koncentracji cięższych izotopów. Na rys. 2 po-

Rys. 2. Zależność iloczynu No dla procesu s od liczby masowej A. N — względne roz
powszechnienie danego izotopu (N  = 10* dla Si), a  — przekrój czynny na wychwyt neutro

nów w procesie s [121

kazano zależność iloczynu Na od liczby masowej A izotopu (/V — rozpowszech
nienie danego izotopu, a — przekrój czynny na wychwyt neutronu). Zarówno 
podczas procesu s jak i r generowane są  antyneutrina, gdyż w cyklu przemian 
tworzących te procesy zachodzi zamiana neutronu w proton poprzez rozpad {} :

n •* p + e + v. ( 12)
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P r o c e s  p. Większość c iężk ich pierwiastków może zostać wytworzona 

w procesie s lub procesie r. Niemniej jednak istnieje szereg bogatych w pro

tony izotopów c iężk ich pierwiastków, których powstania nie można im przypi

sać. Dopiero proces p, składający s ię  z reakcji (p, y) i (y, n) może wyjaśnić 

ich pochodzenie [15, 16]. Poticzas radiacyjnego wychwytu protonu p przez jądro

£N  ciężkiego pi3rwiastka otrzymuje się nowe jądro 2  + 1^* które może ulec:

a) reakcji (p, y),

b) " (y , n),

c) rozpadowi P+.

W tym ostatnim przebieg procesu:

z N + P  -  2 + }N + y
(13)

zt}N - AVN+e++v

prowadzi do em isji neutrin v.

Proces p zachodzi w temperaturze od 2 do 3 • 10’ °K  i przy gęstości wodoru 

od 10 do 100 g/cm\

P r o c e s  x. Jest on odpowiedzialny za powstanie następujących izotopów 

*H, ‘L i, 7L i, 9Be, ł0B i “ B. Rozważania przeprowadzone przez F o w l e r a ,  

G r e e n s t e i n a  i H o y l e ’ a [17] wskazują, że pochodzenia tych pierwiastków 

nie można wytłumaczyć całkowicie przez rozszczepienie ciężkich jąder. Wy

suwane są sugestie, że grupa lekkich pierwiastków od do UB powstaje 

w reakcjach (n, y), (n, a) i (p, a) [7, 12]. Produkty niektórych z tych reakcji 

są nietrwałe i u legają przemianie (5, np.:

‘L i + n -» JH + a

(14)

’H -* ’He + e- + v 

3. PROCES URCA

W gwiazdach o temperaturze T ~ 10* °K i gęstości p = 10* g/cm3 neutrina są 

emitowane m .in. w rezultacie procesu URCA*. Rola tego procesu w astrofizyce 

została przeanalizowana ju ż  w 1941 r. przez G. G a m o w a  i M. S c hoen -  

b e r g a  [18]. W efekcie wychwytu elektronu e~ przez jądro *N powstaje nietrwa

łe  jądro 2 _|N, które uleiga rozpadowi (3 . Można to zapisać w postaci:

+ e~ - Z-AiN + v» (15)

‘ Dziwna nazwa procesu URCA wywodzi się od kasyna gry URCA w Rio de Janeiro.
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z 4 N  ZN + c~ +v. (15)

Przy bardzo wysokich temperaturach, gdy kT  = m c 2, we wnętrzu gwiazd kreo

wane są pary e , e+. Wówczas stabilizacja jąder Z_*N odbywa się również 

przez wychwyt pozytonu [15]:

Z_AN + e+ -* £N + v. (16)

Pozyton może jednak zostać wychwycony nie tylko przez nietrwałe jądro 

Z-^N, ale również przez jądro ZN. W tej sytuacji przebieg procesu URCA wy-, 

gląda następująco:

zN + e+ - Z+ĄN + v

Z+AXN ^ a n + c+ + v (17)

Z+̂ N + e -+ + v.

Zarówno w przypadku (15), (16), jak i (17) powstają neutrina i antyneutrina, 

które w czasie 1 sek z objętości 1 cm3 unoszą energię q:

a) dla kT «  m c 2, k T  «  Q

b) dla kT  »  mc2, kT »  Q

r  / l t \«
(18’)

_ C  ( k T \

tff\mc2/ ’

gdzie: B i C  — współczynniki stałe, Q  — energia rozpadu, t — półokres rozpadu, 

f —  pewna funkcja A i Z, k — stała Boltzmana, m  — masa elektronu, c —  pręd

kość światła.

Z uwagi na próg energetyczny procesu URCA, jasność neutrinowa gwiazdy 

dla tego procesu zależy od składu i koncentracji poszczególnych izotopów. 

Przy temperaturze 10’ °K i gęstości 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 ANIHILACJI e", e

W czasie różnorodnych przemian jądrowych, jakie zachodzą w centralnej 

części gwiazdy, wytwarzane są duże ilości elektronów i pozytonów. Powstają
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one w wyniku bądź rozpadu fi, bądź tworzenia par e~, e+ przez wysokoenerge

tyczne fotony. Pozytony w obecności gazu elektronowego żyją bardzo krótko. 

Podczas wzajemnego oddziaływania elektronu e~ z pozytonem e+ następuje 

zjawisko anihilacji. Elektron i pozyton znikają, natomiast powstają dwa fotony:

e- + e+ - 2 y. (19)

W ostatnich latach na skutek rozwoju teorii słabych oddziaływań, a w szcze

gólności pratf R.P. Feynman  a i M. Ge l l -Manna  [22], zwrócono uwagę, że 

istnieją słabe oddziaływania między elektronem i neutrinem. Można więc mówić 

o anihilacji elektronu z pozytonem, połączonej z emisją pary neutrino-anty- 

neutrino [23]:

c- + e+ + v + v .  (20)

H.Y. C h i u  [24] obliczył całkowity przekrój czynn) na emisję neutrin ani-

hilacyjnych:

a = 1,5 • lO-^— p-an*, (21)

c

gdzie: E — całkowita energia elektronu i pozytonu w układzie środka mas, 

v — względna prędkość elektronu i pozytonu w układzie środka mas.

Eksperymentalne stwierdzenie w warunkach ziemskich, czy rzeczywiście 

zachodzi emisja par v v w procesie anihilacji jest na razie niemożliwe. Skła

dają się na to dwie przyczyny:

a) małe prawdopodobieństwo emisji par v podczas anihilacji (w porównaniu 

z prawdopodobieństwem emisji fotonów),

b) trudności w detekcji samych neutrin.

Inaczej jednak wygląda sprawa w przypadku gwiazd, gdzie panują warunki 

odmienne od ziemskich. Z uwagi na bardzo wysoką temperaturę i dużą gęstość 

matem neutrina anihilacyjne mogą mieć istotne znaczenie w procesie wydzie

lania energii. H.Y. Ch i u  i P. Mor r i son  [23] pierwsi zwrócili uwagę na do

niosłą ich rolę w ogólnym bilansie energetycznym gwiazdy. Przy temperatu

rze 10* °K i gęstości materii 10‘ g/cms całkowita energia unoszona z gwiazdy 

w czasie 1 sek przez neutrina anihilacyjne, czyli tzw. jasność neutrinowa 

gwiazdy dla procesu (20) przekracza znacznie jasność fotonową. W tabeli 1 

przedstawione są wyniki ohliczeń energii emitowanej w czasie 1 sek z 1 g 

materii przez neutrina anihilacyjne oraz czas potrzebny na stratę całkowi

tej energii cieplnej gwiazdy w rezultacie emisji neutrin. H.Y. C h i u  i R.C. 

S t a b l e r  [25] podali dokładne wzory na obliczenie tych strat energetycznych 

Są one zebrane w tabeli 2.
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T a b e l a  1

Straty energetyczne wywołane emisją neutrin anihilacyjnych 
z materii o gęstości 10* g/cm*

Temperatura
l°K]

Straty energety czne 
[erg/g.sek]

C zas relaksacji 
[sek]

5* 10* 10°-7 10 u

1 »10« 10’>« 10*
2-10’ 10 “ •* 10*

2,5.10* 10 “ •* 10*

C m  relaksacji — czas potrzebny do wydzielenia całkowitej energii cieplnej gwiazdy po

przez emisję neutrin anihilacyjnych.

Tabe l  a 2

Gaz elektronowy niezdegenerowany

Przypadek relatywistyczny

m «  T, Ef  4 T

Przypadek nierelatywistyczny 

E p T «  m

Gaz elektronowy zdegenerowany

Przypadek relatywistyczny 

T,m «  Ep

/ r \ / £ A J 7 e f\

Przypadek nierelaty wisty czny 

T «  E p  «  m

(  T V *  /  2m + Ef \

4'5-10\ io*; P_16,9 v  t  )
gdzie c “ k m 1.

5. NEUTRINOWE PROMIENIOWANIE HAMOWANIA

Swobodne elektrony w gwie&dzie tworzą gaz elektronowy, który w zależno

ści od panujących warunków może być zdegenerowany lub niezdegenerowany. 

Jeżeli szybki elektron oddziaływa z polem kulombowskim jądra, to wówczas 

część swojej energii oddaje on w postaci promieniowania hamowania^ Podczas 

tego oddziaływania zamiast emisji fotonu może nastąpić kreacja pary vv:

e ~  + Z -*e“ + Z ' + v + v . (22)
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Proces ten przez analogią do fotonowego promieniowania hamowania nazwa

no neutrinowym promieniowaniem hamowania [26]. Powstanie pary vv w wyniku 

(22) można interpretować w ten sposób, że zamiast emisji fotonu mamy do czy

nienia z wirtualną parą e i e+, która w rezultacie anihilacji daje neutrino 

i antyneutrino. G.M. Gande l man  i W.S. P i n a j e w  [27] obliczyli całkowity 

przekrój czynny na emisję neutrinowege promieniowania hamowania:

ct = 3,5 • 10'52 Z2 E3 cm1, (23)

gdzie: Z — liczba porządkowa jądra, E — energia początkowa elektronu.

T a b e l a  3

Gęstość mocy neutrinowego promieniowania hamowania (p = 10s g/ cms)

Gaz elektronowy
T emperatura 

T[keV]
[erg/cm3 sek]

1 1,41 • 10'1

Zdegenero w any
5

10
1,17* 
4,66 •

WC 
O

r—
i 

>—
•

20 1,20 • 10 6

30 3,05* 10”

40 1,10 • 10*

Niezdegenerowany 50 3,0 5* 10»

70 1,38. 10 9

100 6,87* 10’

Wyniki obliczeń gęstości mocy neutrinowego promieniowania hamowania, wy

konane przez W.I. R i t u s a  [28] dla gęstości materii 10* g/cm* i różnych tem

peratur, zebrane są w tabeli 3. Jasność neutrinowa gwiazdy dla tego procesu 

określona jest wzorem:

L =0,9 • 10-*
r O, 5

c Pc 

M e  M  1 ,5  T]

(24)

gdzie: —  - 1. C. Z /  A.,-- IC . (Z + 1)/A., — = £  C Z-V4., C, — koncentra-
\ l  e  i  1 1 M i  1 1 1 r] < “  * * * *

cja jąder o liczbie porządkowej Z ż i liczbie masowej A ,̂ Tc — temperatura cen
trum gwiazdy, pc — gęstość materii w centrum gwiazdy.

Energia unoszona przez pary vv emitowane podczas procesu (22) może 

setki i tysiące razy przewyższyć energię wydzielaną z gwiazdy w postaci foto

nów. Taką sytuację mamy w przypadku gwiazd o dużej gęstości materii i wyso

kiej temperaturze, w skład których wchodzą ciężkie izotopy. Oznaczmy stosunek 

jasności neutrinowej do fotonowej przez:
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Na rys. 3 przedstawiono graficznie wartości pc i Tc, dla których a = 2 __-10.

Już przy Te = 100 keV i pc = 2 • 106 g/cni3 jasność neutrinowa jest sto razy 
większa od fotonowej. Proces ten odgrywa ważną rolą w przypadku białych 

karłów.

Rys. 3. Wartości pc i Tc, dla których a = -10, . . .  2, gdzie L ^ /L f  = 10*.P rosta AB roz
dziela obszary, w których gaz elektronowy jest z de generowany i nie z degenerowany. 

Prosta BC stanowi granicę, dla której ciśnienie światła jest równe ciśnieniu materii [27]
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6. PROCES REKOMBINACJI

Przy wysokiej temperaturze, jaka panuje we wnętrzu gwiazdy, materia znaj

duje się w stanie całkowitej łub częściowej jonizacji. Istnienie swobodnych 

elektronów w postaci gazu elektronowego sprzyja procesowi rekombinacji. Je 

dnak czas życia elektronów na orbicie jest bardzo krótki, gdyż zjawisko foto- 

elektryczne powoduje powtórną jonizację. Ustala się stan równowagi dynamicz

nej. Zachodzący proces rekombinacji zjonizowanych atomów może, wg W.S. P i- 

n a j e w a [20], prowadzić do powstania par v v:

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

gdzie: esw — elektron swobodny, exyl — elektron związany.

Przekrój czynny na emisję par v v w wyniku (26) jest równy:

a =  a0 Z s J ( £ e +/), (27)

gdzie: cto = 0,76 • 10'56 cm\ Ee — energia kinetyczna elektronu w mcJ, I  — ener

gia jonizacji w mc1, v — prędkość elektronu, c — prędkość światła, Z — liczba 

porządkowa.

Gęstość mocy neutrinowego promieniowania wywołanego przez rekombinację 

wynosi:

_ 45,6 • 10'”

m c

f  = [1 + 320/1 P-VZpl*1

gdzie: NQ — liczba Avogadro, p — gęstość materii, T — temperatura, i  — stała 

Boltzmąna, A — liczba masowa.

W szczególności dla zdegenerowanego gazu elektronowego, spełniającego 

warunek Ep »  kT otrzymuje się:

9 = 1,45 • 10-“  Z 4( j ) ‘0/* P,0/* exp (29)

gdzie: EF — poziom Fermiego.

Neutrinowe promieniowanie generowane podczas rekombinacji ma istotne 

znaczenie dla białych kaiłów. W przypadku, gdy temperatura w centrum gwiazdy 

wynosi 5—10 keV, gęstość materii 10*— 104 g/ćm’ i Z - 12, jasność neutrinowa 

gwiazdy przekracza fotonową.

7. PRODUKCJA PAR v3 PRZEZ FOTONY

W czasie długotrwałej ewolucji gwiazdy przebiega dużo reakcji jądrowych, 

prowadzących bezpośrednio do emisji promieniowania y, np. reakcje (p, y),
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(m,  y), (a, y), bądź też dających w efekcie wtórnym jądra w stanie wzbudzonym. 

L iczba fotonów w jednostce objętości rośnie bardzo szybko wraz z temperaturą, 

tak że może przekroczyć liczbę zawartych w niej elektronów i jąder. Fotony 

emitowane we wnętrzu gwiazdy o wysokiej temperaturze i gęstości materii od

bywają długą wędrówkę zanim ją  opuszczą. W czasie tej wędrówki oddziałują 

z materią oraz same z sobą.

O d d z i a ł y w a n i e  yy. Zgodnie z pracami [23, 29, 30] zderzenie dwóch 

fotonów może prowadzić do kreacji par vv. Produkcja neutrin i anty neutrin 

w przypadku oddziaływania yy może odbywać się  dwiema drogami:

y + y - v + v (30) 

y + y  -»y + v + tf. (300

Całkowite przekroje czynne na powstanie par vv wynoszą odpowiednio:

oc *G*
a  ~  “ i  (31)

dla coj, coj «  m\

w i 2 0 2 * ? )  < w

dla to «  m,

gdzie: G — —— » mp — masa protonu, a = m ~ energia fotonu, m — ma-
lJT* 1
" p

sa elektronu.

Natomiast gęstości mocy neutrinowego promieniowania generowanego przy 

oddziaływaniu yy są równe:

ę  =  1 , 8  •  1 0 - *  r  ( 3 2 )

q = 1,7 • 10-** T17 (320

O d d z i a ł y w a n i e  f o t o n u  z e l e k t r o n e m  i j ą d r e m .  Podczas oddzia

ływania fotonów z elektronami i jądrami może nastąpić fotoprodukcja par na 

elektronie [23, 25, 28] i na jądrze [30]:

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

y + Z - Z '+ v  + v(. (330



76 ]. Jatczak

Całkowite przekroje czynne dla tych procesów są odpowiednio równe:

a = 1,13 • lO-4/ - ^
\mc

a  =
576-rr5

Z 2 a2 G2 co.

(34)

(340

Energia unoszona z gwiazdy w czasie 1 sek przez neutrinowe promieniowa

nie emitowalie w procesach (33) i (330 wynosi:

L = 1,45* 10“ n e*‘ n "1’5 p ■°’5 7' *s

-0,S

(35) 

(3 SO

gdzie oznaczenia, jak we wzorze (24).

Na rys. 4 przedstawiono wartości średnie gęstości i temperatury, przy 

których jasność‘neutrinowa gwiazdy dla fotoneutrin jest równa jasności fotono-

T[°KJ

Rys. 4. Wykres wartości p i T, dla których moc fotoneutrinowego promieniowania gwiazdy 

jest równa jej jasności fotonowej. Prosta AB  — granica podziała gaza elektronowego na 

zdegeneiowany i niezdegenerowany [28]
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wej. W przypadku niezdegenerowanego gazu elektronowego, gdy średnia gęstość 

materii wynosi 105 g/cms, a średnia temperatura ok. 50 keV, gęstość mocy pro

mieniowania neutrinowego generowanego w procesie (33) jest równa 6,5 • 1010 

erg/cm5 sek. Dla procesu fotoprodukcji na jądrze jasność neutrinowa gwiazdy 

przewyższa jasność fotonową, gdy pc = 10sg/cm’ a Tc> 30 keV.

8. NEUTRINA GENEROWANE PRZEZ PROMIENIOWANIE KOSMICZNE

W całym Wszechświecie rozprzestrzenione jest pierwotne promieniowanie 

kosmiczne. Gęstość energii promieniowania kosmicznego w naszej Galaktyce 

wynosi ok. 1 eV/cmJ, a zatem jest porównywalna z gęstością energii świetlnej, 

energii pola magnetycznego, czy też energii ruchu pyłu międzygwiezdnego. 

Skład chemiczny tego promieniowania przedstawiony jest w tabeli 4 [31]. Czą

stki pierwotnego promieniowania kosmicznego osiągają fantastyczne energie 

rzędu 1020 eV [32]. W wyniku oddziaływania tych cząstek z materią 

międzygwiezdną produkowane są mezony /C* i tt- .  Czas życia powstałych 

mezonow jest bardzo krótki i wynosi ok. 10*' sek. Jeżeli w tym czasie mezony 

i tt* nie oddziaływają z innymi jądrami, wówczas ulegają rozpadowi połą

czonemu z emisją neutrin i antyneutrin:

K* - |i1 (eż) + v (30

(36)

TT* -* H ± + v ( v ) ,

gdzie: u - — mezony n .

T a b e l a  4

Skład chemiczny pierwotnego promieniowania kosmicznego

Grupa Z A

Natężenie 

I  [cząstki/ma ste- 

rad • sekl

L iczba nu-i 

kleonów w stru
mieniu

I/1H

P 1 1 1300 1300 5 20

a 2 4 88 352 35

L 3-5 10 1,9 . 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

Również mezony n, powstające w wyniku rozpadu mezonów K i tt, mają 

bardzo krótki czas życia ok. 10*6 sek. Podczas ich rozpadu powstają także 

neutrina i antyneutrina:

M ” -> e- + v + v. (37)
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Neutrina generowane w konsekwencji oddziaływania cząstek pierwotnego 

promieniowania kosmicznego z materią mają bardzo duże energie w porównaniu 

z neutrinami gwiezdnymi. Energie ich mogą przekroczyć wartość 1010 eV. Stru-

Rys. 5. Widmo energetyczne neutrin generowanych przez promienie kosm iczne w atmo

sferze: 1-neutrina pochodzące z rozpadu mezonów 2 — neutrina pochodzące z rozpa

du mezonów p ~ t 3 — suma krzywych 1 i 2 [34]

mień tych neutrin jest niewielki ze względu na bardzo małą gęstość materii 

we Wszechświecie, wynoszącą ok. 10"29 g/cm3 oraz małą wartość strumienia 

cząstek pierwotnego promieniowania kosmicznego — 0,2 cząstki/cm2 [33]. Do

kładne obliczenie wartości strumienia tych neutrin jest na razie kłopotliwe 

z uwagi na skromne informacje co do aktu oddziaływania wysokoenergetycznych 

cząstek z materią międzygwiezdną. Z tych samych względów niemożliwa jest 

ocena ich widma energetycznego. Pierwotne promieniowanie kosmiczne docho

dzące do górnych warstw atmosfery ziemskiej oddziaływa z jądrami pierwiast-
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ków zawartych w atmosferze. Zachodzą wówczas zjawiska podobne, jak przy 

oddziaływaniu z jądrami materii międzygwiezdnej. W rezultacie rozpadów mezo

nów K-, Tr~  i generowany jest strumień neutrin i antyneutrin. Z a c e p i n  

i K u z m i n  [34] obliczyli wartość strumienia neutrin i antyneutrin emitowa

nych podczas rozpadu mezonów tt-  i p -  oraz ich widmo energetyczne. Na rys 5 

przedstawiono graficznie widmo energetyczne tych neutrin dla kąta G = 0°. 

Orientacyjnie można podać, że strumień neutrin o energii większej od 109 eV 

wynosi ok. 10"2 v+v/cm2-sek*sterad. W rzeczywistości wartość tego strumienia 

jest większa, gdyż należy jeszcze uwzględnić neutrina pochodzące z rozpadu 

mezonów K.

9. ROLA NEUTRINOWEGO PROMIENIOWANIA. GWIAZDY

Neutrinowe promieniowanie gwiazdy poważnie partycypuje w jej ogólnym 

bilansie energetycznym. Rola „okna neutrinowe go”  w unoszeniu energii z gwia

zdy zależy od etapu ewolucji, na którym się ona znajduje. Jasność neutrinowa 

gwiazdy i jej stosunek do jasności fotonowej zależy od temperatury, gęstości 

i składu izotopowego materii. W pierwszej fazie rozwoju neutrina produkowane 

podczas cyklu protonowo-protonowego i cyklu węglowo-azotowego unoszą ze 

sobą tylKo niewielką część wyzwalanej energii, np. w przypadku cyklu węglo- 

wo-azotowego unoszą one tylko 6% energii wydzielanej w wyniku zachodzących 

reakcji jądrowych [12]. Ogólnie ocenia się, że w przypadku Słońca neutrinowe 

straty energii wynoszą nie więcej niż 10% wyzwalanej energii. Oszacowanie 

energii unoszonej przez neutrina generowane w procesach a, r, s, p i x jest na 

razie trudne, gdyż zależy od procentowej zawartości poszczególnych izotopów 

w gwieździe. Jednak ubytek energii jest stosunkowo niewielki, gdyż w warun

kach, w jakich te procesy zachodzą zaczynają już dominować inne mechanizmy 

emisji neutrin.

Na dalszych etapach ewolucji decydujące znaczenie mają proces URCA 

i procesy emisji par vv, wynikające z istnienia słabego oddziaływania elek- 

tron-neutrino. W przypadku procesu URCA neutrina unoszą ok. 66% całkowitej 

energii przemiany, a w przypadku anihilacji — 100% energii. Przy bardzo,wy

sokich temperaturach T >  10’ °K i gęstości materii p )^105 g/cm3 jasność neutri

nowa gwiazdy może przewyższać o kilka rzędów wielkości jasność fotonową. 

Udział poszczególnych procesów neutrinowych w unoszeniu energii z gwiazdy 

nie jest jednakowy. Przedstawiają to wyniki obliczeń zebrane w tabeli 5 [35], 

Neutrinowe promieniowanie gwiazdy nie narusza jednak panującej w niej równo

wagi między ciśnieniem materii i promieniowania. Straty są wyrównywane 

przez energię wydzielaną w reakcjach termojądrowych, bądź przez energię 

grawitacyjną. Na rys. 6 przedstawione są wykresy ilustrujące ilość energii wy

dzielanej w procesach spalania różnych pierwiastków oraz straty energetyczne 

wywołane emisją fotoneutrin i neutrin anihilacyjnych [3]. W przypadku zacho

wania równowagi emisja neutrin nie zmienia mechanizmu ewolucji, a jedynie
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T a b e l a  5

G ęsto ść  mocy neutrinowego promieniowania emitowanego 
w różnych procesach  z 1 g materii o g ę sto śc i 105 g/cm * 

i temperaturze ok. 10* °K

P roces -^•[erg/ g.sek]

P ro ces URCA 0 1 o o-

Neutrinowe promieniowanie hamo
wania 00 o o

Fotoprodukcja na elektronie 1 ,6 6 . 10*
" na jąd rze 2,1 • 10*

A nihilacja 2,8 • 105
Oddziaływ anie y y ł 1,8 • 105
Oddziaływanie y y J 1,7 • 10

ł y y -» v + v 
J y y  - * y + v  + v

R ys. 6 . Energia w ydzielana p od czas sp alan ia  różnych pierwiastków przy g ę sto śc i ma
terii 104 g/cm 3 dla helu i 10! g /cm 3 dla pozostałych pierwiastków. Krzywe przerywane 
przedstaw iają  straty energetyczne wywołane em isją neutrin anihilacyjnych (1) i foto- 

neutrin (2) przy g ę sto śc i materii 105 g/cm 1 [3]
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przysp iesza  jej tempo. Istotną rolę może ona odgrywać dopiero w końcowej fa 
z ie  — przy wybuchach gwiazd supernowych*.

Rozważana je s t  też  możliwość, że dla gwiazd o masie mniejszej od pewnej 
wartości krytycznej neutrinowy ubytek energii może pozwolić na o s iągn ięc ie  
s tanu  białego karla z pominięciem fazy katastroficznej. Pow sta je  pytanie, jak 
wytłumaczyć fakt, że przy małych przekrojach czynnych na emisję par v v  w po
równaniu z em isją  fotonów, ja sność  neutrinowa gwiazdy może wielokrotnie 
przewyższyć jasność  fotonową. Wytłumaczenie tego na pozór dziwnego z ja 
wiska je s t  proste* Otóż przekroje czynne na oddziaływanie neutrin z materią 
s ą  bardzo małe, gdyż wynoszą 10-1‘—10‘45 cm1 [36]. Dzięki temu ich średnia 
droga swobodna je s t  w iększa  od rozmiarów gwiazdy. Neutrina rodzące s ię  
w częśc i  centralnej gwiazdy mogą j ą  swobodnie opuścić unosząc energię na 
zewnątrz.

Inaczej wygląda sprawa z fotonami, których średnia droga swobodna je s t  
bardzo mała w porównaniu z rozmiarami gwiazdy. Wędrówka ich do powierzchni 
gwiazdy trwa miliony la t.  Fotony podczas  tej wędrówki t racą  w iększą  część  
swojej energii. W efekcie  przy dużych gęs tośc iach  i wysokiej temperaturze, 
gdy promieniowanie elektromagnetyczne je s t  s i ln ie  pochłaniane, energia przez 
nie unoszona je s t  znacznie  mniejsza od s tra t  neutrinowych. Neutrina dzięki 
swojej wielkiej przenikliwości niosą nam informacje o warunkach panujących 
we wnętrzu gwiazdy. Gdybyśmy mogli uzyskać neutrinowy obraz Słońca, to byłby 
on małą plamką na tle wielkiej tarczy Słońca widzialnego. Jednocześnie  neutri- 
nowe promieniowanie gwiazdy wyprzedza w cz a s ie  informacje dostarczane przez 
fa le  elektromagnetyczne — je s t  p ierw szą  zapowiedzią zmian, które później 
można obserwować na drodze wizualnej.

10. NEUTRINA WE WSZECHŚWIECIE

Z poprzednich rozważań wynika, że neutrina kosmiczne powstają  w wyniku:
a) procesów zachodzących w gwiazdach,
b) interakcji cząstek  pierwotnego promieniowania kosmicznego z materią.
Generowany strumień neutrin i antyneutrin powoli wypełnia przestrzeń,

tworząc potężny ocean neutrin kosmicznych. Jednocześnie  neutrina i antyneutri- 
na s ą  usuwane z tego oceanu na skutek oddziaływania z materią. Na obecnym 
etapie  nie można powiedzieć, czy między dopływem i ubytkiem neutrin kosmicz
nych is tn ie je  równowaga dynamiczna, czy też  przew ażają  procesy kreacji.  Na 
razie mamy zbyt mało informacji o Wszechświecie i samych neutrinach. Nie
mniej jednak is tn ienie  samego oceanu neutrin kosmicznych nie budzi obecnie 
żadnych wątpliwości. Z uwagi na bardzo mały przekrój czynny na oddziaływa
nie neutrin z m aterią  i małą gęstość  materii we Wszechświecie wydaje się , 
że gęs tość  energii neutrin ma stosunkowo d u żą  wartość nawet w przypadku

* P a trz  również artykuł J .  P io trow skiej -  P ro cesy  neutrinow e w gw iazdach  w , .P o 
s tęp ach  A stronom ii”  ze szy t 2, 1963.
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istnienia równowagi. Neutrina mogą, mieć zatem poważne znaczenie w rozwa

żaniach energetycznych i determinować charakter samej przestrzeni. Celowe 

jest więc dokładne zbadanie oceanu neutrin kosmicznych, a przede wszystkim 

wyznaczenie gęstości energii neutrin. Z ogólnych dyskusji relatywistycznej 

kosmologii wynika, że średnia gęstość energii określa model Wszechświata 
[37, 38].

Jeżeli gęstość energii p zawartej w przestrzeni przekracza pewną war

tość krytyczną p ,̂ to mamy do czynienia z przestrzenią o krzywiżnie dodatniej 
(model zamknięty). W przypadku tym Wszechświat rozszerza się do pewnej 

granicy, a następnie zaczyna się kurczyć. Na rys. 7 przedstawiono zmianę

Rys. 7. Wykres odległości między dwiema galaktykami w funkcji czasu dla przestrzeni 

o krzywiżnie dodatniej i ujemnej [38]

odległości między dwiema galaktykami w funkcji czasu dla modelu oscylującego 

Wszechświata. Jeżeli natomiast gęstość energii zmagazynowanej w przestrze

ni kosmicznej jest mniejsza od wartości krytycznej pfc, to przestrzeń ma krzy
wiznę ujemną (model otwarty). Oznacza to, że Wszechświat rozszerza się w nie

skończoność. Zmiana odległości dwu galaktyk w funkcji czasu pokazana jest 

dla tego modelu również na rys. 7. Obliczona krytyczna wartość gęstości energii 

wynosi = 2 • lO"29 g/cm3. Dotychczasowe obserwacje materii widzialnej 
dają średnią gęstość p = 3 - 5 • 10"*1 g/cm\ Jeśli jednak weźmie się pod uwagę 

materię międzygwiazdową, to przypuszczalna średnia gęstość energii nukleonów 

wynosi pN = 1 - 5 • 10"29g/cmJ. Jako skrajną wartość podaje się p =2*10'J‘ 

g/ćm*.
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Na r a z ie  n ie  je s te śm y  w s ta n ie  w yznaczyć  na d rodze  d o św ia d cz a ln e j  do
k ła d n e j  w arto śc i  g ę s to ś c i  m ater i i  we W szechśw iec ie ,  a tym samym o k reś l ić  
cha rak te ru  p rz e s t r z e n i  k osm iczne j .  O s ta tn io  zwrócono jednak uwagę, że  pro
blem ten  będ z ie  można rozw iązać  p rzez  pom iar g ę s to śc i  energ ii  neutrin .  We
d ług  n iek tó rych  h ipo tez ,  które n ie  s ą  sp rz e c z n e  z do tychczasow ym i wynikami 
eksperym entów neutrinowych, g ę s to ść  energii neutrin  pv może znaczn ie  p rze 
w y ż s z a ć  g ę s to ś ć  energ ii  nukleonów. Na przykład B. P o n t e c o r v o  [5] ocen ia ,  
że z punktu w id ze n ia  graw itacy jnych  skutków  is tn ie n ia  neutrin  musi być s p e ł 
niony warunek pv + pyy <  10 f}y. J .B .  Z e l d o w i c z  i J  .A.  S m o r o d i n s k i  [39] 
n a to m ia s t  w ykazu ją ,  że g ę s to ść  energii  neutrin , grawitonów itp . może 10—20 ra 
zy p rze w y ż sza ć  g ę s to ś ć  energii  nukleonów. W przypadku  h ipo tezy  f luk tuacy jne j  
mówi s ię ,  że energ ia  we W szechśw iec ie  w y s tępu je  głównie w p o s ta c i  neutrin  
i an tyneu tr in  tw orzących  tło ładunkow o sym etryczne .  M ater ia  w p o s ta c i  nuk leo
nów s tanow i je d y n ie  p ew n ą  f luk tuac ję  nad to t ło .  O b s z e rn ą  a n a l iz ę  g ę s to śc i  
energii  neutrin  d la różnych modeli kosm olog icznych  p rzeprow adza  S. W e i n 
b e r g  [40]*. I s t o tn ą  spraw ą j e s t  w ięc  pom iar ś redn ie j  g ę s to ś c i  energ ii  pv neutrin  
we W szechśw iec ie .  J e ż e l i  o każe  s ię ,  że d o św ia d c z a ln a  wartość pv j e s t  w ię k s z a  
od p k ’ to będz ie  o zn acza ło ,  że W szechśw ia t  o sc y lu je .  Innym ciekawym p rob le 
mem kosm ologicznym  j e s t  s tw ie rd z en ie ,  czy  W szechśw ia t  był k ie d y ś  w s t ą n ie  
s i l n ie  skondensow ane j  m aterii  o tem pera tu rze  znaczn ie  p rz e k ra c z a ją c e j  w ar to ść  
109 °K. Z agadn ien ie  to dotyczy zarówno modelu zamkniętego jak i otwartego 
W szechśw ia ta .  Dokładne zbadan ie  s to s u n k u  s trum ienia  neutrin  mionowych do 
s tru m ie n ia  neutrin  elek tronow ych powinno ro z w ią z a ć  te n  problem.

O c e a n  neutrin  kosm icznych  s k ła d a  s i ę  z:
a) neu tr in  (an tyneutr in )  e lektronowych, które p o w s ta ją  w gw iazdach  i c z ę - '  

ś c iow o  w wyniku oddz ia ływ an ia  prom ieniowania kosm icznego  z m a te r ią  (rozpad 
mezonów n ) ,

b) neu tr in  (antyneutr in)  mionowych p o w s tą jąc y ch  na sku tek  oddz ia ływ ania  
p rom ien iow ania  kosm icznego  z m a ter ią  i cz ęśc io w o  p o d c z a s  wybuchów gwiazd 
nowych i supernow ych .

S to sunek  liczby  neutrin  e lektronowych do mionowych okreś lony  j e s t  tymi 
p ro ce sam i .  J e ż e l i  jednak  W szechśw ia t  zna jdow ał  s i ę  rz e c z y w iś c ie  w tak ich  
w arunkach , że tem peratura materii  była dużo w ię k sz a  od 109 °K , to w ów czas 
m usia ły  m ieć  m ie js c e  oddzia ływ an ia  jądrow e p o łączo n e  z p rodukcją  mezonów tt 

i K.  R ozpad  fych mezonów prow adzi do emisji neu trin  i an tyneu tr in  mionowych. 
W tak ie j  sy tu a c j i  zmierzony s trum ień neutrin  mionowych pow inien  być w iększy,  
n iżby  to wynikało z p rocesów  obecn ie  za ch o d z ąc y ch  we W sze ch św ie c ie .

N a  za k o ń cz en ie  warto j e s z c z e  w spom nieć,  że z ch w ilą  zbudow ania  te le 
skopu  neutrinowego będz ie  można sz u k ać  w p rz e s t r z e n i  an tym aterii .  J a k  wy
nika z rea k c j i  (1) . . .  (7) p o d c z a s  cyklu  protonowo-protonowego i węglowo-azo- 
towego emitowane s ą  ty lko neu tr ina ,  na tom ias t  n ie  p o w s ta ją  an tyneu tr ina .  
W w ię k s z o ś c i  gw iazd z a c h o d z ą  p rocesy  podobne do tych, które m a ją  m ie jsc e

* P a trz  rów nież artykuł B. K uchow icza Laboratoryjny aspekt kosmologii w „ P o s tę 
pach A stronom ii”  zeszy t 4, 1963.
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na Słońcu. Jeżeli we Wszechświecie występują gwiazdy czy też całe galaktyki 

zbudowane z antymaterii, to wówczas powinny one być silnym źródłem anty- 

neutrin. Teleskop neutrinowy mógłby wykryć istnienie takich źródeł.
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SPEKTROGRAFY SZCZELINOWE 

DLA TELESKOPÓW ŚREDNICH ROZMIARÓW

K R Z Y S Z T O F  S E R K O W S K I

IHEJlEBblE CTlEKTPOrPASbl 

/yifl TEJlECKOnOB yMEPEHHblX PA3MEPOB

K. C e p K O B C K M  

P e 3 iOMe

B CTaTbe npeflcTaBJieHa TeopMH B a y e na  mejieBbix cneKTporpatJjoB.

OnMCbiBaeTCfl npeAJioaceHHbiii aBTopoM cTaTbH cnewrporpa^ a jih  90 cm  Te- 

jiecKona u MHoro-m.ejieBoti cneKTporpa$, npw noMomw KOToporo m ow ho nojiy- 

M3Tb OflHOBpeMeHHO CneKTpbl MHOrHX 3 Be3a MJIH raJiaKTMK B CKOIUieHHHX.

SLIT SPECTROGRAPHS FOR MEDIUM-SIZE TELESCOPES

A b s t r a c t

Theory of slit spectrographs developed by B o w e n  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 

OPŁACA SIĘ WYKONYWAĆ W POLSCE

Jak wykazuje statystyka zachmurzenia nocnego w Polsce ( B e d n a r e k  1964) 

niebo w centralnej części kraju jest pogodne przez około 33% czasu w nocy. 

Zachmurzenie jest u nas jednak bardzo szybko zmienne, wskutek czego, jak 

wykazuje doświadczenie obserwatorów toruńskich ( G ł ę b o c k i  i S m o l i ń s k i  

1964), jedynie 17% godzin nocnych może być wykorzystanych na obserwacje
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astronomiczne, zaś tylko przez 8% godzin nocnych warunki s ą  na tyłe dobre, 
że możliwe s ą  obserw acje foto elektryczne. Z danych B e d n a r k a  wynika, że — 
pom ijając maj, czerwiec i lip iec, gdy noce s ą  bardzo krótkie i ja sn e  — w po
zostałych 9 m iesiącach mamy średnio rocznie, np. w Toruniu, zaledwie 22 noce 
całkow icie bezchmurne, bez zamgleń i mgieł; tylko połowa łącznego czasu  trwa
nia tych nocy je s t  bezksiężycow a.

Ponieważ według zgodnej opinii najwybitniejszych specjalistów  z dzie
dziny fotometrii gwiazdowej jedynie w bezksiężycowe noce b e z  n a j m n i e j 
s z e g o  ś l a d u  chmur można wykonywać wartościowe fotoelektryczne pomiary 
ja sn o śc i gwiazd, zrozumiałe je st, że tego rodzaju obserwacje mogą być w Pol
sc e  traktowane tylko jako dorywczy, marginesowy program. Fotografowanie 
słabych gwiazd, bezpośrednie lub z pryzmatem obiektywowym, możliwe je st 
jedynie w bezksiężycowe pogodne noce o niewielkiej turbulencji atm osferycz
n e j* ; noce takie s ą  w P o lsce  również stosunkowo nieliczne.

D la maksymalnego wykorzystania posiadanych teleskopów w skazane byłoby 
skoncentrowanie s ię  w P o ls c e  na takich rodzajach obserw acji, które można 
z powodzeniem wykonywać przy K siężycu  i przy niebie częściow o zachmurzo
nym. Jak  wykazuje dwuletnia seria obserw acji wykonywanych w okolicach War
szawy ( S e r k o w s k i  i S t o d ół  k i e w i c z 1960), gwiazda biegunowa je s t  tam 
widoczna przez około 37% godzin nocnych, tj. przez około 1200 godzin nocnych 
rocznie. Przez tyle więc godzin rocznie mógłby pracować przyrząd mogący do
konywać obserw acji przy K siężycu i poprzez półprzezroczystą warstwę chmur. 
Spośród przyrządów astrofizycznych mogących pracować w takich warunkach 
można wymienić fotoelektryczne różnicowe fotometry, polarymetry i spektrofoto
metry (mierzące stosunek natężeń dwóch wiązek św iatła) oraz przede w szyst
kim spektrografy szczelinow e (zaopatrzone w fotoelektryczne mierniki czasu  
ekspozycji), dyskutowane w dalszym  ciągu niniejszego artykułu. Stosowanie — 
zw łaszcza  w noce księżycow e i przy częściow o zachmurzonym niebie — po
w yższych, najlepie j nadających s ię  do naszych warunków klimatycznych przy
rządów umożliwi kilkakrotnie bardziej wydajne niż dotychczas wykorzystanie 
posiadanych przez n as teleskopów .

Zastosow ania spektrografu szczelinow ego, będącego niewątpliwie obok 
teleskopu najbardziej podstawowym przyrządem astrofizycznym, s ą  tak rozle
głe, że wymienianie ich w tym m iejscu nie byłoby celowe. Wystarczy stw ier
dzić, że łączn ie  w szystkie wielkie teleskopy przynajmniej 75% swojego czasu  
p ośw ięca ją  obecnie obserwacjom ze spektrografami szczelinowym i. Dla licz
nych spośród tych obserw acji, jak to będzie wykazane w dalszym ciągu, roz
miary teleskopu w ogóle nie s ą  istotne; obserw acje te mogą być z równym powo
dzeniem i w równie krótkim c za sie  wykonywane przy pomocy niewielkiego tele
skopu, a le  zaopatrzonego w bardzo dobry spektrograf. O bserwacje takie wy-

*W przypadku teleskopu o ogniskowej F tel = 180 cm obrazy gwiazd lub ich w idm są 
w pełni o stre  przy średnicach rozmytych przez turbulencję obrazów gwiazd P ^  2 ,3 , 
je ś l i  zdolność rozdzielcza k liszy  je s t  0 ,02  m m.
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konuje się tylko dlatego przy pomocy wielkich teleskopów, że — niestety — 

mało jest niewielkich teleskopów, zaopatrzonych w dobre spektrografy.

W i/’olsce astrofizyczny spektrograf pracował jedynie przez krótki czas 

bezpośrednio przed wojną na 45 cm teleskopie zwierciadłowym Obserwatorium 

w Wilnie ( I w a n o w s k a  1946); dalsze wykorzystanie tego wysokiej jakości, 

zbudowanego w Polsce, spektrografu uniemożliwiła wojna. Obecnie szczelino

wy spektrograf siatkowy dla teleskopu 90 cm budowany jest w Obserwatorium 

Toruńskim.

2. SPEKTROGRAFY, W KTÓRYCH STRATY ŚWIATŁA GWIAZDY 

NA SZCZELINIE SĄ ZANIEDBYWALNIE MALE

A. SZCZELINA SPEKTROGRAFU

Wskutek turbulencji atmosferycznej obraz gwiazdy w ognisku teleskopu 

jest drgającą, rozmytą plamą. Rozkład uśrednionego po czasie oświetlenia 

w obrazie gwiazdy na płaszczyźnie ogniskowej xy jest dobrze opisywany przez 

dwuwymiarowy rozkład gaussowski:

gdzie (3 nazywać będziemy ś re dn i c ą  o b r a z u g w i a z d y  i wyrażać w mierze 

kątowej (Bo wen 1962). Tylko w wyjątkowo korzystnych warunkach atmosfe

rycznych p jest mniejsze od 1 sekundy kątowej, średnia zaś jej wartość jest 

rzędu 2” ; przy dużej turbulencji średnica obrazu gwiazdy może sięgać nawet 

kilkudziesięciu sekund.

Jeśli chcemy, aby straty światła gwiazdy na szczelinie spektrografu były 

zaniedbywalnie małe, szerokość szczeliny musi być większa niż (}. Układ 

optyczny spektrografu tworzy obrazy szczeliny na kliszy fotograficznej, przy 

czym obrazy w poszczególnych długościach fali są przesunięte względem sie

bie, tworząc widmo. Światło gwiazdy jest tylko wówczas ekonomicznie wyko

rzystane, gdy szerokość powstającego na kliszy obrazu szczeliny oświetlonej 

światłem monochromatycznym jest równa zdolności rozdzielczej kliszy foto

graficznej. Ta z d o l n o ś ć  r o z d z i e l c z a  R, zdefiniowana jako najmniejsza 

możliwa odległość pomiędzy nie zlewającymi się ze sobą obrazami dwóch sfoto

grafowanych na kliszy cienkich lin ii, wynosi dla czułych klisz, stosowanych 

w astrofizyce, około 0,02 mm.

Liniowa średnica obrazu gwiazdy w ognisku teleskopu, wynosząca p 

gdzie F tej jest ogniskową teleskopu, zaś |3 wyrażone jest w radianach, jest 

zazwyczaj większa od zdolności rozdzielczej kliszy; jeśli np. Ftel = 12 metrów, 

obraz gwiazdy ma przy przeciętnej turbulencji średnicę 0,12 mm. Układ optycz

ny spektrografu powinien więc wytwarzać na kliszy zmniejszony obraz szczeli

ny. Układ ten składa się: 1) z kolimatora, zmieniającego rozbieżną wiązkę
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światła biegnącą od szczeliny w wiązkę równoległą, 2) z elementu rozszcze

piającego światło (pryzmatu lub siatki dyfrakcyjnej), oraz 3) z obiektywu ka

mery spektrografu, tworzącego obraz widma na kliszy fotograficznej lub na 

katodzie przetwornika elektronowo-optycznego. Ponieważ wiązka monochroma

tyczna, biegnąca pomiędzy kolimatorem a kamerą, jest wiązką równoległą, 

oczywiste jest, że powstający na kliszy obraz szczeliny jest zmniejszony

0 czynnik równy stosunkowi ś w i a t ł o s i ł y  kolimatora równej Okol/ F koi do 

światłosiły obiektywu kamery, równej 0kam / F±am; przez D oraz F oznaczone 

są ś r e d n i c e  oraz o g n i s k o w e  odpowiednich układów optycznych. Jeśli 

zatem szerokość szczeliny wynosi P^\ej, zaś szerokość obrazu szczeliny jest 

równa zdolności rozdzielczej R, zachodzi związek

szerokość obrazu szczeliny R ^kam ^kol
------------------- —----- — ■ ■ ---  (2)

szerokość szczeliny p Ftml FM  Dy am

B. KOLIMATOR

Aby światło gwiazdy biegło przez optykę spektrografu tą samą drogą, co 

światło źródła, dającego wi dmo  p o r ó w n a w c z e  (jest nim najczęściej 

przy dużych dyspersjach łuk elektryczny o żelaznych elektrodach, przy małych 

dyspersjach — rurka geisslerowska, wypełniona helem lub rtęcią), światłosiła 

kolimatora powinna być równa światłosile teleskopu, t j.:

Dk o i/ ^ „ i  = Dt.i/^,.1- (3)

U g i ę c i e  ś w i a t ł a  na szczelinie spektrografu powoduje wówczas, że 

część światła gwiazdy nie trafia do kolimatora; jak wykazuje Bo wen (1962), 

wynikająca stąd względna strata światła, gdy spełnione są 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, światłosiła teleskopu 

jest przy pracy w tym ognisku tak mała, że kolimator spektrografu może być 

sferycznym wklęsłym zwierciadłem (różnica pomiędzy zwierciadłem paraboloidal- 

nym i sferycznym jest bowiem zaniedbywalna przy światłosiłach mniejszych 

niż 1:15). Szczelina spektrografu umieszczona jest poza osią optyczną takiego 

kolimatora, aby skoliipowana wiązka nie wracała ku szczelinie; aberracje poza

osiowe zwierciadła (koma i astygmatyzm) przy tak małej światłosile są bardzo 

niewielkie.

Gdy spektrograf pracuje w ognisku Cassegraina, światłosiła kolimatora

1 teleskopu jest zwykle nieco większa, a cały spektrograf powinien być nie

wielkich rozmiarów; z tych względów najlepszym kolimatorem jest wówczas 

o d w r ó c o n y  t e l e s k o p  C a s s e g r a i n a :  światło biegnące ze szczeliny 

przechodzi przez otwór we wklęsłym zwierciadle kolimatora, po czym odbija się 

najpierw od wypukłego, następnie od wklęsłego zwierciadła (rys. 2).
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C.KAMERA

Podstawiając zależność (3) do równania (2) otrzymujemy wzór:

Pk.o, PPt.1

^ k a m  ^

(4)

dający najmniejszą światłosiłę kamery spektrografu, przy której światło gwiazdy 

jest w pełni wykorzystane. Obliczone z tego wzoru światłosiły, odpowiadające 

różnym wartościom Dtei oraz (3, podane s ą  w tabeli 1. Wzór (4) i tabela 1 wy

kazują, że im większy jest teleskop, tym większą światłosiłę musi mieć kamera 

spektrografu, jeśli chcemy uniknąć strat światła gwiazdy na szczelinie spektro

grafu. Przy przeciętnej turbulencji (p = 2” ) teleskop 5-metrowy musi być zaopa

trzony w kamerę o światłosile powyżej 1:0,4, której wykonanie jest na granicy 

możliwości współczesnej optyki. Ten fakt jest poważnym argumentem przeciwko 

budowaniu teleskopów o średnicach większych, niż 5 metrów.

Do najlepszych spośród kamer o wielkiej światłosile, które konieczne są 

zwłaszcza dla wielkich teleskopów, należą k a me r y  S c h m i d t a  z g r ubym 

z w i e r c i a d ł e m  ( Hend r i x  1939, M i n k o w s k i  1944, Bo we n  1960), w któ

rych klisza fotograficzna przyklejaną jest olejkiem imersyjnym do płasko-wy- 

pukłej soczewki, której poaluminiowana wypukła powierzchnia stanowi zwier

ciadło kamery (rys. 3). Wskutek załamania nachylonych do osi optycznej wiązek 

światła p.zy przechodzeniu przez płaską powierzchnię tej soczewki, skala 

obrazu na kliszy, a tym samym określona przez skalę obrazu efektywna ognisko

wa kamery, jest zmniejszona o czynnik n równy współczynnikowi załamania 

szkła, z którego wykonana jest soczewka. Istnieją liczne modyfikacje takiej 

kamery (np. B u z a w a  1961); w niektórych z nich płyta korekcyjna zastąpiona 

jest meniskiem o sferycznych powierzchniach, a klisza fotograficzna nie musi 

być wyginana ( Popov  1961, 1962). Dla światłosił 1:1 i mniejszych stosowane 

są w obserwatoriach Haute-Provence i Mt. Stromlo kamery Arnulfa-Lyota z po

dwójnym meniskiem, zastępującym asferyczną płytę korekcyjną ( A r n u l f  1943, 

F e h r e n b a c h  1960).

D. DYSPERSJA

Zdolność rozszczepiająca pryzmatu lub siatki dyfrakcyjnej określana jest 

przez d y s p e r s j ę  k ą t o w ą  a = d f/d K  (wyrażaną w radianach/A), gdzie X 

jest długością fali, zaś (p jest k ą t e m  u g i ę c i a ,  tj. kątem, jaki tworzy wycho

dzący promień świetlny z prostą prostopadłą do powierzchni siatki lub do tyl

nej ścianki pryzmatu. Natomiast podstawową cechą charakterystyczną widma, 

otrzymywanego na kliszy fotograficznej jest o d w r o t n a  d y s p e r s j a  l i n i o w a  

K, (ang. linear reciprocal dispersion), wyrażana w A/mm i związana z dyspersją 

kątową i ogniskową kamery spektrografu związkiem:



90 K. Serkowski

K = l / a  Fkam. (5)

Podstawiając tu F )cam wynikające z wzoru (4), otrzymujemy następujący 

wzór na największą odwrotną dyspersję liniową K, przy której straty światła 

gwiazdy na szczelinie spektrografu są  zaniedbywalnie małe:

K  -  •  <«> 
icam

Ponieważ p oraz R są wielkościami niezależnymi od konstruktora spektro

grafu, widzimy, że największa dyspersja liniowa (1 /K), przy której spektro

graf wydajnie pracuje, jest tym większa, im większy jest iloczyn a Dkam; 

należy więc dążyć do tego, aby iloczyn ten przyjmował jak największą wartość.

E. PRYZMATY

Dyspersja kątowa pryzmatu o kącie łamiącym y dana jest znanym wzorem:

a _ iv  _ 2 sin (y/2) _ dn >

d~K [1 - n 2 s in2 (y/2)]1/2 rfA

D la odznaczającego się wysoką dyspersją kitową szkła flintu F2 dla 

X = 5000 A jest n = 1,62 oraz dn/d\ — 6,3 • 10"® A”1; w praktyce maksymalny 

możliwy kąt łamiący pryzmatu, dającego się zastosować w spektrografie wy

nosi y = 60°. W tvch warunkach dla 5000 A dyspersja kątowa pryzmatu wynosi 

a - l . l ' lO -5 rad/A; dla 3800 A dyspersja jest 2,6-krotnie większa, zaś dla 

7000 A jest 3-krotnie mniejsza od powyższej. Dyspersja kątowa może być 

zwiększona przez stosowanie dwóch lub trzech pryzmatów, rosną jednak wów

czas straty światła przez odbicie od powierzchni pryzmatów (wskutek sko

śnego padania strata około 10% na każdej powierzchni, jeśli nie jest stosowany 

nalot przeciwodblaskowy) i absorpcję. Absorpcja w pryzmatach z flintu jest 

dość znaczna i silnie wzrastająca ku ultrafioletowi; np. dla flintu F2 firmy 

Schott absorpcja wynosi 4%/10 cm dla 4500 X, zaś 11%/10 cm dla 4000 A 

(D un ham  1956). Z tego względu przy stosowaniu trzech pryzmatów nie jest 

opłacalne, aby podstawa każdego z nich (równa w przybliżeniu średnicy obiekty

wu kamery spektrografu) przekraczała 150 mm. Dla trzech pryzmatów z flintu, 

o podstawie 150 mm każdy, iloczyn otDkam dla 5000 A nie przekracza więc 

0,005 mm-rad/A, czyli wobec wzoru (6) przy (i = 2”  oraz = 900 mm odwrot

na dyspersja liniowa musi być K > 90 A/mm dla 5000 A, jeśli straty światła 

na szczelinie mają być zaniedbywalne. Jedynie więc przy małych dyspersjach 

spektrograf pryzmatyczny może pracować wydajnie.
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F. SIATKA DYFRAKCYJNA

Dyspersję kątową znacznie większą niż przy pomocy układu pryzmatów uzy

skać można przy pomocy siatki dyfrakcyjnej. W spektrografach astrofizycznych 

stosowane są niemal wyłącznie płaskie odbijające siatki dyfrakcyjne; wklęsłe 

siatki odbijające dają gorsze rezultaty ze względu na wprowadzany przez nie 

astygmatyzm • niemożność uzy

skania dużej światłosiły.

K ą t p a d a n i a  Y światła 

na płaską siatkę dyfrakcyjną i kąt 

ugięcia <p (liczony po przeciwnej 

stronie prostej prostopadłej do 

siatki, niż kąt padania; rys. 1) 

związane są zależnością, zwaną 

r ó w n a n i e m  s i a t k i :

|sin Y — sin | = 10‘ 7 N m A7 (8)

gdzie N jest liczbą rowków na 

siatce przypadających na m ili

metr, m jest liczbą całkowitą na

zywaną r z ę d e m  widma, zaś \ 

jest długością fali wyrażoną w X.

Stosowanie siatek dyfrakcyj

nych w spektrografach astrofizycznych zaczęło być opłacalne dopiero wtedy, gdy 

R.W. Wood opracował w 1936 r. (por. P.A .S.P., 49, 355, 1937) technikę wyko

nywania s i a t e k  p r o f i l o w a n y c h  (ang. blazed gratings), skupiających 60 

do 70% padającego na siatkę światła w jednym rzędzie widma. Siatki takie wy

konywane są przez nacinanie diamentem w cienkiej warstewce aluminium napy

lonej na płasko równoległą płytę pyreksową lub kwarcową równoległych rowków

0 płaskich powierzchniach, tworzących z powierzchnią płyty kąt 1/  zwany 

k ą t e m  o d b ł y s k u  (ang. blaze angle, rys. 1), zwykle nie przekraczający kilku

nastu stopni. Oryginalnym siatkom nie ustępują w istotny sposób jakością 

r e p l i k i ,  będące poaluminiowanymi odbitkami oryginalnych siatek w cienkiej 

warstwie plastiku osadzonej na płycie z pyreksu lub kwarcu topionego. Naj

lepsze z takich replik produkowane są przez firmę Bausch and Lomb. Cena ich 

proporcjonalna jest do powierzchni; np. replika o naciętej powierzchni 65 mm x 

x 76 mm mająca 600 rowków/mm kosztuje 325 dolarów. Największe repliki pro

dukowane przez tę firmę mają rozmiary 154 mm x 206 mm (pierwszy wymiar 

w kierunku równoległym do rys.) i kosztują 2160 dolarów (por. H a r r i s o n

1 S t r oke  1960). Wysokiej jakości siatki mogą mieć do 2000 rowków/mm, 

jednakże stopień koncentracji światła w jednym rzędzie widma maleje ze wzro

stem gęstości rowków, gdy przekracza ona 600/mm i gdy odległość pomiędzy 

rowkami staje się porównywalna z długością fali światła.

Rys. 1. Ugięcie światła przy odbiciu od profilo
wanej s ia tk i dyfrakcyjnej o kącie odbłysku i?
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Profilowana siatk a  dyfrakcyjna koncentruje św iatło z maksymalną wydaj
nością , w ynoszącą 60 do 70%, w tym kierunku, w którym biegnie św iatło , od
bite od powierzchni każdego poszczególnego rowka siatk i pod kątem równym 
kątowi padania na ten rowek. Zachodzi to dla kąta ugięcia f opt związanego 
z kątem padania 4* i kątem odbłysku ił  (mierzonym w kierunku wskazanym na 
rys. 1) związkiem (f>opt + = Y - ij, czyli:

f opt = ^ - 2 t T .  (9)

P odstaw iając wyrażenie (9) do równania sia tk i (8) otrzymujemy długość fali 
^oPt> dla której światło je s t  maksymalnie koncentrowane w widmie m-go rzędu:

2 *107
^opt = Ti----|sin  o? cos (Y - t f ) | .  (10)F /Y m

Różniczkując wzór (8), otrzymujemy dyspersję  kątową siatk i dyfrakcyjnej:

_ d'<f 10-7 N m
a  = ----------r ~ ;  ( u )cos <p

gdy kąt ugięcia (p = 0 dyspersja kątowa sta je  s ię  niezależna od długość i fa li, 
co je s t  wygodną okolicznością, sk łan ia jącą  do częstego stosow ania przy kon
struowaniu spektrografów rozwiązań, przy których ten warunek je s t  spełniony. 
S iatka o 600 rowkach/mm w 2-im rzędzie daje dyspersję  kątową a  = 1,2 • 10"4 
rad/A , czyli przy szerokości siatk i wynoszącej 206 mm (równej średnicy obiek
tywu kamery spektrografu) je s t  o.D^&m= 0,025 mm*ra d/A , a więc 5-krotnie wię
cej niż maksymalna wartość a Dkam dla trzech pryzmatów 60° z flintu dla 5000 A. 
Przy p = 2”  oraz Dtel = 900 mm straty św iatła na szczelin ie  spektrografu z ta
ką sia tk ą  są  zaniedbywalnie małe je ś l i  tylko odwrotna dyspersja  liniowa spełnia 
nierownóść K >  18 X / mm.

W tabeli 1 podane są , w zależn ośc i od Dtej, Dj[am oraz |3 w artości odwrot
nej dyspersji liniowej K, dla której straty św iatła  na szczelin ie  spektrografu 
s ą  zaniedbywalnie małe, gdy dyspersja  kątowa siatki dyfrakcyjnej wynosi a  = 
= 1,2 • 10"4 rad/A . Dla 5-metrowego teleskopu na Mt.Palomar przyjęte je s t  
0 kam= 300 mm, ponieważ w spektrografie, znajdującym s ię  w ognisku coudi 
tego teleskopu stosow ana je s t  — wobec niemożności uzyskania jednej siatk i 
odpowiednio dużych rozmiarów — mozaika z czterech sia tek  dyfrakcyjnych 
o rozmiarach 140 mm x 175 mm każda (B o  w en 1962).

G. ŚWIATŁOMIERZ FOTOELEKTRYCZNY

J e ś l i  spektrograf ma pracować również przy częściow o zachmurzonym nie
bie, niezbędne je s t  zaopatrzenie go w fotoelektryczny miernik czasu  ekspozycji 
( B a b c o c k  1950, Wa r r e n  i A r g y l e  1957); w przypadku spektrografu siatko-
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T a b e l a  1

S w iatłosila  kamery spektrografu i odwrotna d y sp e rsja  lin iow a K,  przy których stra ty  
św ia tła  gw iazdy na sz c z e lin ie  spektrografu s ą  zaniedbyw alnie małe; p rzy ję ta  dyspersja  
kątow a a = 1,2 • 10"4 rad /A  (jaką  daje  np. s ia tk a  o 600 rowkach na  mm w 2-im rzędzie) 

i zdolność ro zd z ie lcza  k liszy  0,0 2 mm; p je s t  śred n icą  kątow ą obrazu gw iazdy.

90 cm 90 cm 200 cm 500 cm

^ k a m 7 cm 15 cm 15 cm 30 cm

P (D/F).k am K ( D / F \  aIn K (D / f )  k a m K (D /F 'k a m K

1”
2”
5 ”

1:4,6
1:2,3
1:0,9

A/mm

26
52

132

1:4,6
1:2,3
1:0,9

A /mm

12
24
60

1:2,1
1:1,0
1:0,4

fi
A/mm

26
53

133

1:0,8
1:0,4
1:0,16

lol

A/mm

35
70

175

wego najwygodniej j e s t  skierować widmo zerowego rzędu na fotopowielacz. 
P rąd  z fotopowielacza ładuje  kondensator, który po naładowaniu przesuwa l icz 
nik o jednostkę  i zaczyna ładować s ię  od nowa. Gdy wskazanie licznika osiąg
nie żądaną wartość, uruchamiany j e s t  dzwonek sygnalizujący, że k l isza  je s t  
już dostatecznie  długo naświetlana.

H. PRZYKŁAD: SPEKTROGRAF DLA TELESKOPU 90 CM

Dla skonstruowania spektrografu, który ma być zainstalowany w ognisku 
Nasmytha (czyli „łamanym”  ognisku Cassegraina) teleskopu 90 cm w Obserwa
torium w Piwnicach k. Torunia, zamówiona zosta ła  w firmie Bausch and Lomb 
s ia tka  dyfrakcyjna (replika) o nacięte j powierzchni 65 mm x 76 mm, mająca 
600 rowków/mm i ką t odbłysku 13°. Jako kolimator mógłby służyć odwrócony 
teleskop C assegra ina  (rys. 2) o św ia tłos i le  1:15 równej światłosile  teleskopu

R ys. 2. Spektrograf siatkow y o odw rotnej dyspersji 120 A/mm w 2-im rzędzie , zaopatrzo
ny w kam erę Schmidta 1:0.8: kolimatorem je s t  odwrócony te leskop  C asseg ra ina
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i o średnicy głównego zwierciadła Dfcol = 65 mm. Przy kącie padania światła 

na siatkę f  = 30°, jak wynika z wzorów (9) i (10), pod optymalnym kątem ugięcia 

f opt = 4° biegnie światło o długościach fali Aopt= 7200 X (widmo 1-go rzędu) 

oraz Aopt = 3600‘ A (widmo 2-go rzędu). Stopień koncentracji światła spada 

w przybliżeniu do połowy wartości maksymalnej dla tej długości fali, dla której 

kąt ugięcia w obu sąsiednich rzędach różni się o tyle samo od (Bo wen

1962). W naszym przykładzie będzie to zachodzić dla widm 1-go i 2-go rzędu 

dla A = 4800 A, a zatem dla długości fali krótszych od 4800 X bardziej opłacal

ne jest fotografowanie widm 2-go rzędu, najlepiej na tzw. kliszach nieuczula- 

nych, tj. czułych tylko na światło o długościach fali mniejszych niż 5000 X 
(np. klisze Kodaka Ha—0 lub 103a—0). Spadek koncentracji światła w widmie 

2-go rzędu ze wzrostem długości fali może być okolicznością korzystną, gdyż 

kompensuje wzrost natężenia światła z długością fali, obserwowany u większo

ści gwiazd w niebieskiej części widma; widmo może być dzięki temu bardziej 

równomiernie zaczernione. Przy fotografowaniu widma 1-go rzędu stosowany 

byłby szklany filtr Schotta GG 14, pochłaniający światło o długościach fali 

krótszych niż 4800 X, oraz klisze Kodaka I-N czułe na promieniowanie o dłu

gościach fali krótszych niż 8900 A.

Ze względu na stosunkowo dużą turbulencję atmosferyczną w Polsce, zwła

szcza przy niebie .częściowo jokrytym chmurami, korzystne byłoby stosowanie 

spektrografu w warunkach, przy których straty światła gwiazdy na szczelinie 

spektrografu są zaniedbywalnie małe. W tym celu można by wyposażyć opisany 

wyżej spektrograf w dwie kamery Schmidta, obie o średnicy płyty korekcyjnej 

» kam =9 0  mm i o ogniskowych 70 mm (1:0,8) oraz 185 mm (1:2,1); dadzą one 

odwrotne dyspersje liniowe: w 2-gim rzędzie 120 X/mm (odpowiednia do klasyfi

kacji MK) i 45 X/mm, zaś w 1-ym rzędzie (w podczerwieni) 240 X/mm i 90 X / mm. 
Z krótkoogniskową kamerą w drugim rzędzie straty światła gwiazdy na szcze

linie byłyby zaniedbywalne nawet przy średnicy obrazów gwiazd (3 = 5” , zaś 

z długoogniskową kamerą — przy |3 = 2” .

Innym rozwiązaniem konstrukcyjnym byłoby ustawienie siatki tak, aby kąt 

padania wynosił vf  = 60°, a spektrograf pracował tylko w 1-ym rzędzie. Wówczas 

kolimator może mieć średnicę tylko 40 mm; pod optymalnym kątem ugięcia 

“Popt = 34° biegnie światło o długości fali Aopt = 5100 A. Koncentracja światła 

w widmie 1-go rzędu jest bardzo dobra dla całej widzialnej części widma i bli

skiego ultrafioletu; nawet dla 3400 X koncentracja światła jest tylko około 

2-krotnie gorsza niż dla 5100 X. Do fotografowania widma najkorzystniejsze 

byłyby klisze Kodaka 103a—F czułe na światło o długościach fali krótszych 

niż 6900 A; stosowanie filtru nie byłoby potrzebne.

Przy tym rozwiązaniu mogłyby być stosqwane np. dwie kamery o średnicy 

Dkam = 65 mm i ogniskowych 35 mm (1:0,55) i 120 mm (1:1,85), dające odwrotne 

dyspersje liniowe 400 A/mm i 115 A/mm; odpowiadałyby im szerokości szcze

liny |3 = 8”  oraz 2’,’5 (warto tu wspomnieć, że kamery Schmidta o świątłosile 

1:0,5 i ogniskowej 40 mm oferowane są przez Zeissa w cenie 1825 rubli). W po

łączeniu z bardziej światłosilną kamerą spektrograf miałby podobne własności
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do spektrografu nebularnego ( M a y a l l  1936, M a y a l l  i W y s e  1941) o od
wrotnej dyspersji 430 A/mm dla  Hy (4340 A) pracującego od wielu la t z wielkim 
powodzeniem na 90 cm te leskop ie  C ro ssley a  w Obserwatorium L icka . Spektro
graf C rossleya, przy pomocy którego opracowano m .in. m ający podstaw ow e zna
czen ie  katalog prędkości radialnych galaktyk ( H u m a s o n ,  M a y a l l  i S a n -  
d a g e  1956) ma 2 pryzmaty ze  sz k ła  uwiolowego, (= D tam) = 45 mm, F±am = 
= 60 mm (1:1,33), a zatem wobec wzoru (3) stra ty  św ia tła  na szcze lin ie  s ą z a -  
niedbyw alne przy (3 ^  3’,’4; je ś l i  więc śred n ica  kątowa obrazu gwiazdy lub 
galaktyki wynosi np. 8” , ilo ść  św ia tła  przepuszczanego przez sz cze lin ę  spektro
grafu C rossleya  je s t  około 2-krotnie m niejsza, niż przez szcze lin ę  opisanego 
wyżej spektrografu z kamerą o św ia tło s ile  1:0,55.

Do te leskopu  toruńskiego można by również dla uzyskania  odwrotnej dysper
s ji  290 &/mm przy Hy zastosow ać spektrograf produkowany przez Z e is sa  z 2-ma 
pryzmatami ze sz k ła  uwiolowego UBK7 i kam erą 1:1,5 ( R o s c h k e  1957), w któ
rym jedynie  należałoby  zastąp ić  kolim ator o średnicy  45 mm i św ia tło s ile  1:5 
maleńkim, bardzo łatwym do wykonania, odwróconym teleskopem  C asseg ra ina  
o te j samej średnicy i św ia tło s ile  1:15. Spektrograf ten  był początkowo skon
struowany dla te leskopu  188 cm w C anberze, lecz  m iał zdecydow anie zbyt m ałą  
d la  tak dużego te leskopu średn icę  kolim atora; d la  te leskopu  90 cm nadawałby 
s ię  on jednak p ierw szorzędnie, um ożliw iając stosow anie  szcze lin y  o szero 
kości (i = 3”

3. SPEKTROGRAFY O DUŻEJ DYSPERSJI

Obok odwrotnej dyspersji liniowej drugą podstaw ow ą w ielkością , charak
te ry zu jącą  spektrograf, je s t  jego s z y b k o ś ć  (ang. speed) 1, k tórą zdefiniował 
B o  w e n  (1952, 1962) jako  stosunek  energii padającej na jednostkę  pow ierzchni 
k liszy , na której fotografowane je s t  widmo, do energii w przedzia le  długości 
fali AA = 1 X otrzymywanej przez okrągły obszar o jednostkow ej średnicy , znaj
dujący s ię  na pow ierzchni głównego zw ierciad ła  te leskopu. P rzy  danym czasie  
ekspozycji jasność na js łab szy ch  gwiazd, których widmo można sfotografow ać 
na danych k liszach  je s t  odwrotnie proporcjonalna do szybkości spektrogralu. 
D yskutując szybkość spektrografu , B o w e n  wyróżnia 3 przypadki:

PRZYPADEK A zachodzi w rozpatrzonej w poprzednim paragrafie sy tuac ji, 
w której s tra ty  św ia tła  gwiazdy na szcze lin ie  spektrografu s ą  zaniedbyw alnie 
m ałe. Szybkość spektrografu je s t  w tym przypadku równa stosunkow i kwadratu 
średn icy  głównego zw ierciad ła  te leskopu, Dt2ej, do powierzchni S tej częśc i 
k liszy  fo tograficznej, która ośw ietlana  je s t  przez św ia tło  o d ługościach fa li 
zaw artych w p rzedzia le  o szerokośc i 1 A. Poniew aż dla zw iększenia  dokładno
ś c i  pomiarów spektrofotom etrycznych i lepsze j w idzialności lin ii spektralnych 
widmo zazw yczaj j e s t  p o s z e r z a n e  przynajm niej do szerokości W = 0,1 mm 
p rzez przesuw anie obrazu gwiazdy wzdłuż szcze lin y  w c z a s ie  ekspozycji, po
w ierzchnia S równa je ś t  W/K. Zatem szybkość spektrografu w przypadku A je s t:
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1 = K D2 /V. (12)
t e l

PRZYPADEK B zachodzi gdy widmo jes t  poszerzane, zaś średnica obrazu 
gwiazdy (3 je s t  większa od szerokości szczeliny (3S. Szybkość spektrografu jes t  
w tym przypadku równa w przybliżeniu wartości danej wzorem (12) pomnożonej 
przez stosunek szerokości szczeliny do średnicy obrazu gwiazdy na szczeli
nie. Obliczając szerokość szczeliny z wzoru (6), w którym (3 zastąpione zostało 
przez , znajdujemy szybkość spektrografu w przypadku B:

1 =

Szybkość spektrografu staje s ię  w tym przypadku proporcjonalna do wiel
kości a D j[am charakteryzującej pryzmaty lub siatkę dyfrakcyjną. Przypadek B 
je s t  korzystniejszy od przypadku A przy pomiarach p r ę d k o ś c i  r a d i a l n y c h ;  
w przypadku A szczelina nie jes t  na całej swojej szerokości oświetlona równo
miernie światłem gwiazdy, wskutek czego prędkość radialna może być obarczo
na poważnymi błędami systematycznymi. Błąd średniego przesunięcia linii 
widmowych na kliszy, mierzonego w -celu wyznaczenia prędkości radialnej, 
jest bowiem rzędu 0,5 mikrona, a więc je s t  znacznie mniejszy od szerokości 
monochromatycznego obrazu szczeliry na kliszy.

PRZYPADEK C zachodzi wówczas, gdy widmo nie potrzebuje być posze
rzane. Zachodzi to, gdy mierzona w kierunku prostopadłym do dyspersji szero
kość monochromatycznego obrazu gwiazdy na kliszy umieszczonej w ognisku 
kamery spektrografu, równa p /)tel jest większa od potrzebn.ej
nam szerokości widma W. Wobec wzoru (5) przypadek C zachodzi więc, gdy:

J  T T  > w. (14)
* a Z) koi

Przypadek C z reguły zachodzi przy fotografowaniu widm gwiazd w bardzo 
dużej dyspersji lub przy bardzo dużej turbulencji atmosferycznej, a przede 
wszystkim przy fotografowaniu, nawet w małej dyspersji, widm galaktyk, mgła
wic i innych obiektów o dużych średnicach kątowych (b. Szybkość spektrografu 
w przypadku C otrzymujemy, podstawiając do wzoru (13) zamiast V szerokość 
monochromatycznego obrazu gwiazdy, występującą po lewej stronie nierów
ności (14):

^ Sa J Dkam Dkol R
/ = --------- jja----------------  (15)

Szczególnie interesującym wnioskiem, wynikającym z wzoru (15), jes t  zu
pełna niezależność szybkości spektrografu w przypadku C od średnicy tele-
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skopu. Przy fotografowaniu widm o b i e k t ó w  r o z c i ą g ł y c h  lub widm gwiazd 
w bardzo dużej dyspersji, czas ekspozycji konieczny dla sfotografowania dane
go obiektu będzie jednakowy, n iezależnie od tego, czy dany spektrograf zainsta
lujemy na dużym, czy małym teleskopie, byłe tylko średnica teleskopu spełniała  
nierówność (14). Czas ekspozycji zależy jednak w tym przypadku bardzo s i l 
nie od rozmiarów i zdolności rozszczepiającej pryzmatów lub siatki dyfrakcyjnej.

4. ZASIĘG SPEKTROGRAFU

Przy bezpośrednim fotografowaniu nieba jasność najsłabszych gwiazd, które 
można sfotografować przy optymalnie dobranym czasie  ekspozycji zależy jedy
nie od ogniskowej teleskopu, czy kamery fotograficznej, nie zależy zaś od 
średnicy teleskopu. J e ś li o rozmiarach obrazu gwiazdy na k liszy decyduje 
z d o l n o ś ć  r o z d z i e l c z a  kliszy fotograficznej (co dla (3 = 2” oraz R-  0,0 2 mm 
zachodzi dla teleskopów o ogniskowyoh F ^  2,06 metra), to zasięg  fotogra
ficzny teleskopu na kliszach czułych na światło o długościach fali krótszych 
od 5000 % dany jest wzorem ( Ba u m 1962, B o w e n  1962):

mP g - 18“ 5 + 5 log F(ejf (16)

gdzie F tel je st  ogniskową teleskopu, wyrażoną w metrach; np. dla toruńskiego 
teleskopu Schmidta, dla którego F tel= 1,8 metra wzór (16) daje graniczną, mpg - 

= 19“ 8. Gdy natomiast ogniskowa teleskopu jest na tyle długa, że o rozmiarach 
obrazu gwiazdy na zdjęciu decyduje t u r b u l e n c j a  atmosferyczna, zasięg  
teleskopu jest:

mpg = 20?2 + | l o g  F te,. ( 17>

O p t y m a l n y  c z a s  e k s p o z y c j i ,  do którego odnoszą s ię  wzory (16) 
i (17), je s t  to czas ekspozycji, przy którym t ło  n i e b a  nocnego (dla którego 
przyjmuje s ię  jasność powierzchniową mpg = 22?2 na kwadratową sekundę 
kątową) daje na kliszy zaczernienie o g ę s t o ś c i  f o t o g r a f i c z n e j  około 
0,6 , odpowiadającej początkowi prostoliniowej częśc i charakterystyki kliszy; 
klisza  o takim zaczernieniu przepuszcza około 25% padającego św iatła. D łuższe 
od optymalnego naświetlanie k liszy  nie umożliwi wykrycia słabszych gwiazd, 
niż widoczne na k liszy  o optymalnym cza sie  ekspozycji.

Optymalny czas naświetlenia jest w przybliżeniu odwrotnie proporcjonalny 
do czu łości k lisz oraz odwrotnie proporcjonalny do kwadratu św iatłosiły  te le 
skopu. Na przykład przy św iatłosile  Dtei / F tei = 1:3 optymalny czas ekspozycji 
przy fotografii bezpośredniej lub z pryzmatem obiektywowym wynosi około 
18 minut dla k lisz  Kodaka 103a—0 zaś około 90 minut dla klisz 103a—E  ̂ czer
wonym filtrem.
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Przy fotografowaniu nieba przez p r y z m a t  o b i e k t y w o w y  ja sn o ść  naj
słabszych  gwiazd, które można sfotografować przy optymalnym c z a sie  ekspo
zycji je s t  tylokrotnie w iększa od ja sn o śc i gwiazd o w ielkości gwiazdowej da
nej wzorem (16), ilokrotnie powierzchnia widma je s t  w iększa od powierzchni 
obrazu słab e j gwiazdy na zdjęciu bez pryzmatu. Różnica zasięgu  bez pryzmatu 
i przy jego użyciu je s t  więc równa (por. B o  w en 1962):

a - N t H F ’ (18)

gdzie AA je s t  przedziałem długości fa li, na który czułe są, k lisz e . Przy F ia j =
= 1,8 metra, W = 0,1 mm, AA = 1200 X,  K = 400 A/mm oraz R — 0 ,02 mm wzo
ry (16) i (18) dają  z a s ię g  fotograficzny przy optymalnym c z a sie  ekspozycji 
z pryzmatem obiektywowym mpg = 12™6.

Przy stosowaniu spektrografu szczelinow ego tło nieba nocnego je s t  w znacz
nym stopniu wyeliminowane przez, szcze lin ę  spektrografu. Wskutek tego nawet 
przy użyciu najczulszych k lisz  przy odwrotnej dyspersji 400 A/mm widmo tła 
nieba zaczyna zn iekształcać widmo badanego obiektu dopiero przy kilkugodzin
nych ekspozycjach; biorąc pod uwagę w iększe straty św iatła w optyce spektro
grafu szczelinow ego znajdujemy, że z a sięg  uzyskiwany przy jego pomocy może 
być w iększy o 3 m do 5 m niż z a sięg  uzyskiwany z pryzmatem obiektywowym, 
zainstalowanym na podobnym co spektrograf teleskopie, przy tej samej dysper- 
s j i  i szerokości widma. Przy w iększej dyspersji spektrografu ekspozycje mogą 
być proporcjonalnie dłuższe; przy dyspersjach średnich (k ilkadziesiąt X/mm) 
i dużych nawet tło nieba przy K siężycu w pełni, około .10-krotnie ja śn ie jsz e  
( B a u m  1962) niż w noc bezksiężycow ą, nie przeszkadza przy wielogodzinnych 
ekspozycjach.

Przy długich ekspozycjach, stosowanych w spektrografach szczelinow ych, 
zdecydowanie najczulszym i kliszam i s ą  czułe na św iatło o długościach fali 
krótszych niż 5000 A k lisze  Kodaka Ila—0, bezpośrednio przed ekspozycją  
g r z a n e  dla zw iększenia czu ło ści przez 3 doby w temperaturze 50 °C . K lisze  
te m ają wykładnik Schwarzschilda bardzo bftski jedności i przy kilkugodzinnych 
ekspozycjach czułość ich je s t  około 5-krotnie w iększa niż k lisz  103a—0, pow
szechnie stosowanych do bezpośredniego fotografowania nieba z kilku- lub 
kilkunastominutowymi ekspozycjam i (por. F e l g e t t  1958, W a l k e r  1964). Wy
dajność kwantowa grzanych k lisz  Ila—0 sięga  1%. Dla tych k lisz  za sięg  spektro
grafu szczelinow ego o szybkości /  przy ekspozycji t godzin wynosi:

mp ł = 1 4 ? 8 + | l o g ( / t / 1 0 ł0), (19)

je ś l i  optyka teleskopu i spektrografu przepuszcza 30% padającego św iatła (nie 
biorąc pod uwagę stra t św iatła na szczelin ie); przy liczeniu 1 jako jednostka
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T a b e l a  2

Z asięg  spektrografu przy 3-godzinnej ekspozycji na  grzanych k lisz a c h  lip —0 i szeroko
śc i widma IT = 0 ,1  mm; p rzy ję ta  d y sp e rs ja  kątow a a  = 1,2 • lO"4 rad /A  (jak ą  daje np. 
s ia tk a  o 600 rowkach n a  mm w 2-im rzędzie) oraz p rzep u szcza ln o ść  30% optyki te le 
skopu i spektrografu (n ie l ic z ą c  s tra t św ia tła  n a  szcze lin ie ); j3 je s t  ś red n icą  kątow ą

obrazn  gwiazdy

Ofl 90 cm 90 cm 200 cm 500 cm

D kam 7 cm 15 cm 15 cm 30 cm

K P Pg
przyp. przyp . m pg przyp . mPg

przyp .

0 ,
400 A/mm 4  10” 14“ 6 A 14” 6 A 16“  3 A 18“  4 A

100 X/mm <  2” 13,1 A 13,1 A 14,8 A 17,0 A
5” 12,9 B 13,1 A 14,6 B 16,4 B

o
25 A/mm 1” 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” 7,3 C 9,0 BC 9,0 C 10,4 C
5” 5,4 c 7,2 C 7,2 C 8,6 C

U w a g a :  p r z y  widmie n ie  poszerzanym w przypadku A uzy sk u je  s i ę  zas ięg  większy o 1T7 od 
-podanego w pow yższe j  tabeli .

długości przyjmowany je s t  milimetr i tylko a  oraz K wyrażane są. w rad/A  oraz 
O bliczany z wzorów (12). (13), (15) i (19) zasięg  kilku przykładowych 

spektrografów  o dyspersji kątowej a  = 1 ,2 ,10“4 (jak ą  daje np. s ia tk a  o 600 row
kach/mm w 2-im rzędzie) przy 3-godzinnej ekspozycji na grzanych k liszach  
Ila—0 i przy szerokości widma W = 0,1 mm zestaw iony je s t  w tabeli 2 dla róż
nych w artości średnicy kątowej (3 rozmytego przez .turbulencję obrazu gwiazdy. 
P rzy każdej w artości zasięgu podane je s t ,  któremu z rozpatrywanych wyżej 
przypadków A, B, C dana sy tu ac ja  odpowiada.

Wyraz s ta ły  we wzorze (19) i w artości zasięgu  podane w tabeli 2 op ie ra ją  
s ię  na opublikowanych czasach  ekspozycji dla różnych spektrografów, w któ
rych stosow ane były grzane k lisze  H a—0 (np. H u m a s o n  e t  al. 1956, P r e s t o n  
1959, F e h r e n b a c h  1960, P r e s t o n  i P a c z y ń s k i  1964; por. też  H i l t -  
n e r  1956); te  same wyniki da je  również b e z p o ś re d n i obliczenie  zasięgu 
( B a u m  1962) przy założeniu  w ydajności kwantowej 1%.

Przy widmach n i e  p o s z e r z a n y c h  uzyskuje  s ię  w przypadku A zasięg  
w iększy o 1 “ 7 od podanego w tabeli 2; wynika stąd , że przy 6-godzinnej ekspo
zycji na grzanych k liszach  Ila—0, s to su jąc  spektrograf o odwrotnej dyspersji 
400 A/mm zainstalow any na te leskop ie  90 cm można uzyskać nieposzerzone 
widmo gwiazdy, d la  której mpg = 17“ 0. W is to c ie  przy pomocy spektrografu 
nebularnego o takiej dyspersji, zainstalow anego na 90 cm te leskop ie  C rossleya,
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uzyskiwano dzięki małym stratom światła w tym spektrografie (nalot przeciw

odblaskowy) widma nawet jeszcze znacznie słabszych gwiazd i galaktyk, sięga

jąc w niektórych przypadkach do mpg = 20m-

Wobec znacznej szerokości szczeliny przy tak małych dyspersjach nie 

można — jak to się czyni przy większych dyspersjach — kontrolować położenia 

obrazu gwiazdy na szczelinie oglądając odbicie brzegów tego obrazu od wy

polerowanych i poaluminiowanych powierzchni szczęk szczeliny. Dla kontroli, 

czy słaby obiekt znajduje się we właściwym miejscu na szczelinie, wsuwa się 

więc co pewien czas w wiązkę światła za szczeliną pryzmat, kierujący całe 

światło tego obiektu do okularu (Humason ,  M a y a l l  i S a n d a g e  1956).

Oglądając tabelę 2 warto zwrócić uwagę na to, że wobec^niezależności 

zasięgu w przypadku C od średnicy teleskopu, przy dyspersji 7 A/mm i p > 2’ " 

zasięg jest taki sam dla teleskopu 90 cm, co dla 2-rnetrowego lub większego, 

jeśli tylko siatka dyfrakcyjna jest w obu przypadkach taka sama. A więc np. 

umieszczając w ognisku 90 cm teleskopu spektrograf taki, jak spektrograt 

coude 3-metrowego teleskopu obserwatorium Licka (Dkol = 165 mm), przy dysper

sjach większych niż 7 X / m m  czas ekspozycji potrzebny dla sfotografowania 

widma określonej gwiazdy będzie dla 90 cm teleskopu taki sam, jak dla tele

skopu 3-metrowego. Wynika stąd, że ogromnie opłacalne jest instalowanie na 

niewielkich teleskopach bardzo dobrych spektrografów, dających dużą dyspersję.

5. ZASTOSOWANIA PRZETWORNIKÓW ELEKTRONOWO-OPTYCZNYCH

W SPEKTROGRAFACH

Przetworniki elektronowo-optyczne typu Lallemanda, stosujące elektrono- 

grafię (por. K. S e r k o w s k i ,  Postępy Astronomii, 10, 171) umożliwiają 15-krot- 

ne skrócenie czasu ekspozycji w porównaniu z grzanymi kliszami Ila—0, dla 

światła o długościach fali około 4000 A (Wa l ke r  1964). Dla bliskiej podczer

wieni czas ekspozycji może ulćc skróceniu o czynnik kilka tysięcy. Korzyści 

ze stosowania przetworników są więc oczywiste.

Przy małych dyspersjach stosowanie przetworników jest poważnie utrudnio

ne przez to, że wskutek braku miejsca nie jest możliwe umieszczanie przetwor

nika w ognisku kamery Schmidta w spektrografie. Trzeba więc stosować kamery 

soczewkowe o mniejszej światłosile, przez co szybkość spektrografu zmniej

sza się. W przyszłości przypuszczalnie będzie można temu zaradzić przez 

konstruowanie przetworników, w których obraz elektronowy jest zmniejszony 

kilkakrotnie w stosunku do optycznego obrazu widma, powstającego na kato

dzie przetwornika; kamera w połączeniu z takim przetwornikiem będzie miała 

kilkakrotnie większą światłosiłę. niż bez przetwórńika.

Stosowanie przetworników do fotografowania widm w dużej lyspersji jest 

utrudnione przez znaczną długość widma, nie mieszczącego się na niewielkiej 

zazwyczaj katodzie przetwornika. Aby tej trudności zapobiec, można stosować 

siatki profilowane o zaledwie 10 (lub mniej) rowkach/mm (nazywane echelle), 

wykorzystując widma od 200-go do 500-go rzędu. Światło koncentrowane jest
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s iln ie  w widmach tych rzędów w bardzo wąskim przedziale  kątów ugięc ia . Kie
ru jąc  św iatło  odbite od tak ie j s ia tk i na p e łn ią c ą  rolę kamery spektrografu 
w klęsłą sia tk ę  odbija jącą, m ającą np. 600 rowków/mm, skierowanych prosto
padle do rowków p ierw szej sia tk i, segregujem y poszczególne rzędy widma, 
otrzym ując na k liszy  fotograficznej lub na katodzie przetw ornika w iele znaj
dujących s ię  jeden nad drugim odcinków widma, każdy o długości zaledw ie 
kilku angstrómów ( H a r r i s o n  et al. 1952). Tym sposobem cale  k ilkudziesięcio- 
centymetrowej długości widmo można zm ieścić na małej katodzie przetw ornika.

Warto w tym m iejscu  wspomnieć o rosnącym z każdym rokiem znaczeniu 
bezpośredniej f o t  o e 1 e k t r y  c zn  e j r e j e s t r a c j i  widm, przy której k lisza  
fotograficzna zastąp iona je s t  przez zesp ó ł fotopow ielaczy. B adania rozkładu 
energii w widmie ciągłym gwiazd już obecnie o p iera ją  s ię  niemal w yłącznie na 
bezpośrednich pom iarach foto elektrycznych (por. np. C o d e  1960). Fotoelek- 
tryczna re je s trac ja  profilów lin ii absorpcyjnych w widmach jasnych  gwiazd 
( C o d e  i L  i l l  e r  1962, M i h a l a s  1964) stanow i podstawowy m ateriał obser
wacyjny d la  teo rii atm osfer gwiezdnych. Przy tego rodzaju pom iarach, zw łasz
cza wykonywanych w podczerw ieni, szczegó ln ie  opłacalne je s t  zastosow anie 
i n t e r f e r o m e t r u  M ichelsona lub polaryzacyjnego o zm ieniającej s ie  w cza 
s ie  pomiarów różnicy dróg optycznych; rejestrogram  prądu z fotopow ielacza 
stanow i wówczas transform atę fourierow ską widma gwiazdy ( J a c q u i n o t  1960, 
S i n t  o n  i B o y c e  1965).

6. SPEKTROGRAFY WIELOSZCZELINOWE

B adania przesunięć widm galaktyk ku czerw ieni, m ające podstawowe zna
czen ie  dla kosm ologii, posuwałyby się  znacznie  szybcie j, gdyby można było 
jednocześn ie  uzyskiw ać widma licznych galaktyk w centralnej c zęśc i odległej 
gromady galaktyk. Również jednoczesne  otrzymywanie widm licznych gwiazd 
w gromadzie gwiezdnej mogłoby być korzystne. Wydaje s ię , że skonstruow a
nie spektrografu w ieloszczelinow ego dla tych celów je s t  w zupełności realne.

D la przykładu op isze projekt spektrografu w ieloszczelinow ego, który mógłby 
być używany w pierwotnym ognisku 5-metrowego te leskopu w połączeniu  z ka
m erą Schmidta o grubym zw ierciadle, m ającą  św ia tło s iłę  1:0,47 i ogniskow ą 
35 mm. Kamera ta  je s t  obecnie  używana ( H u m a s o n ,  M a y a l l  i S a n d a g e  
1956) do otrzymywania widm galaktyk w odwrotnej dyspersji 370 X/mm. Dla 
otrzym ania takiej dyspersji ze spektrografem wieloszczelinow ym  można zasto 
sow ać s ia tk ę  o rozm iarach 75 mm x 100 mm o 600 rowkach/mm z odblaskiem  
w fio lec ie  1-go rzędu (Y = 60°, 1^= 11°).

D la każdego pola, dla którego miałyby być otrzymane widma, trzeba  byłoby 
przygotować przesłonę  ze  szczelinam i. W tym celu  potrzebne byłoby zd jęcie  
tego pola wykonane tym samym teleskopem . Zdjęcie to um ieszczane byłoby 
pod jednym z obiektywów stereokom paratora, zaś  pod drugim obiektywem znaj
dowałaby s ię  poaluminiowana pły ta szk lana. Pow ierzchnia tej płyty w idoczna
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byłaby w stereokomparatorze na tle zdjęcia nieba; szczeliny wycinane byłyby 
w warstewce aluminium na tej płycie w poprzek wszystkich obrazów galaktyk 
igłą przytwierdzoną do obiektywu stereokomparatora. Byłoby to oczywiście 
pracochłonne, ale niewątpliwie opłacałoby się, gdyż zaoszczędzałoby wielu

Całonocnych ekspozycji wykonanych 
przy pomocy wielkiego teleskopu. 
Zastosowania podobnych przesłon 
w spektrografie bezszczelinowym,z ma
leńkimi otworkami zamiast szczelin, 
było już dawno proponowane przez 
D i m i t r o f f a  i B a k e r a  (1947); po
mysł ten nie był jednak dotychczas 
zrealizowany.

Dla otrzymania widm porównaw
czych po obydwu stronach widma każ
dej galaktyki, przesłona musi być 
przykryta dodatkową zasłoną i oświe
tlona światłem rurki geisslerowskiej; 
ta zasłona może być zrobiona z cien
kiej płytki szklanej z namalowanymi 
czarnymi prostokątami, zasłaniającymi 
środki wszystkich szczelin , lecz 
zostawiającymi ich końce odkryte.

Przy św iatłosile 1:3,67, jaką ma 
5-metrowy teleskop w połączeniu z so
czewką korekcyjną Rossa i przy zdol
ności rozdzielczej kliszy R = 0,02 mm, 
szczeliny powinny mieć szerokość 

Rys. 3. Wieloszczelinowy spektrograf P = 1Y35 czyli 0,12 mm. Wydaje się, 
z aplanatycznym kolimatorem, siatka dy- że mogą być sfotografowane jedno-
frakcyjną G i kamerą Schmidta z grabym c z e ś n ie  widm a w szy s tk ich  obiektów  
zwierciadłem. P rzesłona T ze szczeli
nami znajduje się  w płaszczyźnie ogni-

skowej teleskopu 40 nim w pierwotnym ognisku 5-me-
trowego teleskopu. Wszystkie te wid

ma byłyby odwzorowane na umieszczonej w ognisku karpery spektrografu wygię
tej błonie fotograficznej o średnicy 10 mm, jeś li przyjąć, że każde widmo ma 
1300 A, czyli 3,5 mm długości. Je ś li przy tym widma s ą  poszerzane do szero
kości W = 0,6 mm, możną w czasie jednej ekspozycji otrzymać widma przynaj
mniej 15 galaktyk.

Jako kolimatora do wieloszczelinowego spektrografu można użyć aplana- 
tycznego (tj. wolnego od komy i aberracji sferycznej) systemu składającego s ię  
z dwóch wklęsłych zwierciadeł i małego zwierciadełka płaskiego (rys. 3; 
por. M a k s u t o v  1946). Straty światła przez ekranowanie nie przekraczają tu 
0 “ 25, je ś li św iatłosiły obu wklęsłych zwierciadeł są  1:0,76 a ich średnice

polu o średnicy 7% minut łuku,
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133 mm i 79 mm. Większe zwierciadło powinno być umieszczone 340 mm ponad 
przesłoną ze szczelinami; obraz głównego zwierciadła teleskopu o średnicy 
38 mm tworzy się w odległości 143 mm od mniejszego zwierciadła. Oba wklęsłe 
zwierciadła mają powierzchnie elipsoidalne, o mimośrodach 0,44 dla większego 
i 0,86 dla mniejszego zwierciadła. Wykonanie zwierciadeł o takim kształcie 
jest trudne, lecz możliwe; maksymalne odchylenia ich powierzchni od najle
piej pasującej powierzchni kulistej wynoszą odpowiednio 14 oraz 33 mikrony, 
są  więc mniejsze niż dla płyty korekcyjnej kamery Schmidta używanej w tym 
spektrografie. Szybkość spektrografu wieloszczelinowego dla galaktyk jes t 
dwukrotnie mniejsza, niż szybkość, którą można by uzyskać z tą  samą kamerą, 
fotografując tylko jedno widmo.

Dla badania gromad gwiezdnych najwygodniejsza byłaby odwrotna dyspersja 
120 A/mm, ponieważ przy tej dyspersji możliwe jes t przeprowadzanie dwuwy
miarowej klasyfikacji widmowej Morgana-Keenana. Przypuśćmy, że spektrograf 
wieloszczelinowy o tej dyspersji z siatką o 600 rowkach na mm przy kącie pa
dania Y = 60° zainstalowany jest, powiedzmy, na 190 cm teleskopie i kolimatoi 
daje dla każdej gwiazdy równoległą, wiązkę światła o średnicy 55 mm. Wówczas 
zdolności rozdzielczej kliszy R = 0,02 mm odpowiada szerokość szczeliny 
P = 1’,’7; straty światła na szczelinie byłyby więc na ogół zaniedbywalne. 
Widma 1-go rzędu gwiazd w obszarze o średnicy 20 minut łuku zostałyby odwzo
rowane na okrągłym wycinku kliszy o średnicy 25 mm. Przynajmniej dla 30 
wybranych gwiazd w gromadzie można byłoby przy pomocy takiego spektro
grafu otrzymać w czasie jednej ekspozycji widma poszerzone do 0,6 mm, nada
jące się do klasyfikacji MK.

Niestety, zarówno teleskop toruński jak i 2-metrowy teleskop w Tautenburgu 
mają sferyczne główne zwierciadło, wskutek czego koma w ognisku Cassegraina 
jest bardzo znaczna; dla teleskopu toruńskiego prawie 200-krotnie większa, niż 
dla analogicznego teleskopu o paraboloidalnym głównym zwierciadle. Średnica 
użytecznego pola widzenia jest wskutek tego rzędu 1 minuty kątowej, co unie
możliwia zainstalowanie na tych teleskopach spektrografu wieloszczelinowego.
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Z PRACOWNI I  OBSERWATORIÓW

TRÓJBARWNE OBSERWACJE GWIAZD TYPU RR LYRAE

B. P A C Z Y Ń S K I

TPEXIJBETHblE HABJHOflEHMH 3BE3/1 TMRA RR LYRAE 

B. riaMMHbCKM 

THREE COLOURS PHOTOMETRY OF RR LYRAE STARS

Mimo dużego znaczenia gwiazd typu RR Lyrae tylko niewiele spośród nich było 

obserwowane foto elektrycznie. W szczególności trójbarwne obserwacje w systemie 

UBV były wykonane dla raniej więcej dziesięciu gwiazd. Tymczasem istnieje możli

wość istnienia korelacji różnych szczegółów krzywej zmian jasności i krzywych zmian 

barwy z zawartością metali w gwieździe. Dotychczas istniejący materiał obserwacyjny 

nie pozwalał, ze względu na swą szczupłość, na analizę statystyczną.

W czasie pobytu w L ick Obserwatory autor wykonał obserwacje w systemie UBV 

dla jedenastu gwiazd sklasyfikowanych jako gwiazdy typu RR Lyrae. Ogółem wykonane 

zostały ok. cztery tysiące obserwacji. P ięć zmiennych było typu a. Zostały wybrane 

obiekty o krótkich okresach i dużych amplitudach. Okazało się, że wbrew przewidy

waniom gwiazdy te nie wykazywały znacznej nadwyżki ultrafioletowej w czasie wzrostu 

jasności. Zjawisko to jest dobrze znane u zmiennych typu o i jest wywołane najprawdo

podobniej zmianami efektywnej grawitacji w atmosferze gwiazdy w czasie gwałtownej 

ekspansji towarzyszącej wzrostowi jasności. Można by zatem spodziewać się, że im 

gwałtowniejszy wzrost jasności gwiazdy typu RR Lyrae, tym wyraźniejsza powinna 

być nadwyżka promieniowania ultrafioletowego. Tymczasem, jak się okazuje, gwiazdy 

AA Aql i TV Lib, mające bardzo krótkie okresy i duże zmiany jasności nie wykazują 

wcale takiej nadwyżki. Jest nawet możliwe, że występuje u nich wąskie minimum we 

wskaźniku U-B mniej więcej 0.014 okresu po wzroście jasności do wartości średniej. 

Niestety, dokładność obserwacji jest niewystarczająca, aby można było być pewnym 

realności tego efektu. W każdym razie nadwyżka ultrafioletowa w tych gwiazdach nie 

była obserwowana. Przyczyna jej braku nie jest jasna.

Zestawienie wszystkich poprzednio obserwowanych x i obserwowanych przez autora 

zmiennych typu a pozwoliło stwierdzić, że charakterystyczny garb na krzywej zmian 

blasku widoczny w czasie wzrostu jasności gwiazdy występuje jedynie u gwiazd 

z amplitudą mniejszą od jednej wielkości gwiazdowej (w barwie V). Różnica wf wskaź

niku U-B w maksimum i w minimum jest skorelowana zarówno z zawartością metali 

w gwieździe, jak i z amplitudą^ zmian blasku. Ogólnie — im mniej metali, tym bardziej 

dodatnie U-B w czasie maksimum w porównaniu z wartością U-B w minimum. N ajpraw- 

dopodobniej jest to wywołane przez „blanketing effect” .

Zmienne typu c wykazują, jak to stwierdzono już parę lat temu, garb na krzywej 

zmian blasku tuż przed maksimum. Czasami garb ten może być tak duży jak maksimum 

właściwe. Może to niekiedy sprawiać wrażenie, że maksimum jasności jest podwojne.
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Wszystkie cztery zmienne typu c obserwowane przez autora wykazują istnienie takiego 
garbu w mniejszym lub większym stopniu. Wydaje się, że występuje on u wszystkich 
zmiennych typu c. Jest on najwyraźniejszy w barwie B. Jest możliwe, że występowanie 
tego garbu jest skorelowane z zawartością metali. Ogółem pięć zmiennych typu c było 

dotąd obserwowanych w systemie UBV. Obserwacje te wskazują, że im większa jest 
zawartość metali, tym wyraźniejszy garb.

Obserwacje dwu gwiazd, DE Lac i SS Psc wskazują, że nie są to prawdopodobnie 
gwiazdy typu RR Lyrae, lecz tzw. , .karłowate cefeidy” , podobne do VZ Cne czy EH Lib. 
Gdyby tak było istotnie, to gwiazdy te byłyby karłowatymi cefeidami o najdłuższych zna

nych okresach (0.^25 i 0.^29).



WYZNACZANIE AZYMUTU I SZEROKOŚCI GEOGRAFICZNEJ 

BEZ REJESTRACJI CZASU 

(Konspekt pracy doktorskiej)

L.  P I E C Z Y Ń S K I

OOPE/JEJIEHME A3MMyTA M TEOrPA^MqECKOfl UlMPOTbl 

BE3 3AnJ4CM BPEMEHM

Jleonojlbfl rieHHHbCKM

PesiOM e

B CTaTbe npeflcTaaneHa oóiuan KOHRermHH TO^Horo onpefleJieHwa a3WMy- 

Ta u reorpatJnmecKOH 111 wpoTbi 6e3 perMCTpMpoBaHMfl BpeMenn. Mcxoahmm no- 

JIO^eHMeM 5IBJIHIOTCH HaGjIIOfleHMfl 3Be3A Ha OflMHaKOBOfi BblCOTe, a OCHOBHbIMM 

3JieMeHTaMH n3MepeHMH — oTCMeTbi Ha r0pH30HTa^bH0M Kpyre MHCTpyMeHTa, 

Ha HacaflOMHOM ypoBHe h Ha ypoBHe Horrebow-Talcott’a. IlpMBefleHbi 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 można podzielić na dwie 

grupy. Pierwszą grupę określimy ogólnie wzorem:
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f>  *m , a, 6, T, uGr) = 0. (1)

Jest to grapa metod, które wykorzystują związki zachodzące każdorazowo między 

azymutem gwiazdy, współrzędnymi geograficznymi m iejsca obserwacji, współrzędnymi 

równikowymi gwiazdy, wskazaniem chronometru roboczego, oraz poprawką tegoż chrono

metru względem czasu uniwersalnego. Zaliczymy do nich stosowaną powszechnie me

todę wyznaczania azymutu z pom iau kąta godzinnego Biegunowej, metodę Kępińskiego, 

jak również metody łączne: Bielajewa, Cichowicza, Gougenheima, Niethammera, Ste- 

cherta-Opalskiego. Dragą grupę akreślimy |ogólnie waorem:

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

S ą to metody, które wykorzystują związki zachodzące między azymutem, odległo

ś c ią  zenitalną i deklinacją gwiazdy a szerokością geograficzną miejsca obserwacji. 

Wymienimy tu metodę wyznaczania azymutu z pomiaru odległości zenitalnej, oraz bez

pośrednią metodę Radeckiego. Pierwsza z nich jest metodą przybliżoną, ponieważ błędy 

pomiaru odległości zenitalnej znacznie przewyższają błędy pomiaru kątów poziomych. 

Metoda Radeckiego ma zastosowanie do wyznaczania azymutów lin ii, położonych w po

bliżu pierwszego wertykału.

Moim celem było metodyczne opracowanie koncepcji dokładnego wyznaczania za

równo azymutu jak i szerokości geograficznej bez rejestracji czasu. Zgodnie z dokona

nym wyżej podziałem rozważania dotyczą grapy drugiej. Wstępnym założeniem jest 

obserwacja serii gwiazd na jednakowej wysokości. Wynikają stąd następujące korzy

ści: 1) zwiększenie dokładności; błąd pomiaru odległości zenitalnej traci bowiem cha

rakter błędu przypadkowego, a staje się błędem systematycznym zaobserwowanej serii; 

do obliczenia azymutu gwiazdy można użyć przybliżonej wartości odległości zenital

nej zo , a niewiadomą poprawkę Az i jej wpływ na azymut wyznaczyć z opracowania 
materiału obserwacyjnego; 2) koło pionowe instrumentu wystarczy odczytać w przybli

żeniu na początku i po skończeniu obserwacji; 3) do obserwacji mogą służyć instru

menty o mało dokładnym kole pionowym. Zasadnicze elementy pomiaru stanowią: od

czyty koła poziomego w momentach przejścia kolejnych gwiazd przez krzyż nitek, od

czyty libe li nasadkowej i libe li łlorrebow-Talcotta. Znajomość czasu potrzebna jest 

tylko dla przygotowania i korzystania z efemeryd, a więc z dokładnością rzędu jednej 

minuty.

Wzorem podstawowym jest wzór.

sin 8 = cos z • sin if - sin z • cos<f • cos a. (3)

Do obliczania azymutów przybliżonych może służyć wynikający z niego wzór: 

cos oo= tg tpa • ctg zQ - s e c f0 • cosec z0 • sin 8. (4)

Równanie obserwacyjne ma kształt:

/  da  da \
Mq + /W  = H -( aa + —  • A z l ł  v. (5)

Mo o znaczą przybliżoną wartość miejsca południa instrumentu, H — otrzymany 

z obserwacji odczyt kołla poziomego z uwzględnieniem odpowiednich poprawek, AA/, 

A<p, Az — poszukiwane poprawki m iejsca południa, szerokości geograficznej i odle

głości zenitalnej, zaś v — błąd pozorny obserwacji. Jest to więc równanie poprawek 

o trzech niewiadomych.
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AM + F • + Z • Az = L + v. (6)

Wyrażenia na współczynniki F i Z otrzymamy różniczkując wzór (3). W toku redukcji 

(przy obliczaniu wyrazu wolnego L), należy uwzględnić poprawki: 1) o nachylenie osi 

poziomej obrotu lunety; wyznaczamy ją  na podstawie odczytów libe li nasadkowej; 

2) o zmianę wysokości osi celowej podczas obserwacji; wyznaczamy j ą  na podstawie 

odczytów libe li Horrebow-Talcotta; 3) o krzywiznę równoleżnika gwiazdy — w przy

padku, gdy obserwujemy gwiazdę na kilku nitkach poziomych; 4) o wpływ aberacji do

bowej; 5) o zmianę refrakcji spowodowaną zmianą temperatury i ciśnienia podczas 

obserwacji; 6) o kolimację; aby uniknąć systematycznego błędu miejsca południa, błędu 

spowodowanego ewentualnym błędem kolimacji, proponuje się obserwować dwie serie 

przy dwóch położeniach koła.

Przy ustalaniu programu obserwacji przestrzegane są  warunki:

45°< q 4  135°, (7)

(q oznacza kąt paralaktyczny gwiazdy), ,

20°<  z <  75°, (8)

cos if ■ sin a >  —. (9)
6

Dwa pierwsze z nich wynikają z analizy wzoru różniczkowego na błąd średni wy

razu wolnego L . Trzeci warunek wyraża praktyczny postulat, by zmiana odległości ze- 

n italnej gwiazdy o 10’ dokonywała się w czasie nie dłuższym niż cztery minuty. W toku 

obserwacji należy zachować symetrię względem miejscowego południka, to znaczy 

należy zaobserwować część gwiazd po wschodniej stronie południka, a część — po 

zachodniej.

Powyższe sformułowania stanowią ogólne rozwiązania problemu będącego treścią 

omawianej pracy. Elim inując jedną z niewiadomych, otrzymujemy pięć różnych wa

riantów.

Wariant 1 dotyczy wyznaczania azymutu bez znajomości szerokości geograficznej 

i bez potrzeby jej wyznaczenia. Obs,erwacje wykonujemy na wysokości równej w przy

bliżeniu wysokości bieguna. Jest to równoznaczne z założeniem:

zo = 9 0 ° - f o. (10)

Zachodzi wówczas równość

F = - Z ,  (11)

a ró*wnanie obserwacyjne staje się równaniem poprawek o dwóch niewiadomych

AM + F ’ • AE = L ’ + v, (12)

gdzie

AE  = A A z .  (13)

Pomysł zastosowania do obserwacji almukantaratu bieguna wysunął po raz pierw

szy F. G u a r d u c c i .  Uważał on jednak błędnie, że metodą tą można będzie wyznaczać 

łączn ie  azymut i szerokość geograficzną, co nie jest możliwe z uwagi na równość (11).
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Wariant II dotyczy łącznego wyznaczania azymutu i szerokości geograficznej z ob- 

serwacji gwiazd w pobliżu ich elongacji. Wariant ten wymaga pewnej modyfikacji spo

sobu obserwacji. Dla każdej z gwiazd odczytujemy w przybliżeniu koło pionowe, nie 

odczytujemy natomiast libeli Horrebow-Talcotta. Aby w równaniu obserwacyjnym można 

było zaniedbać wpływ błędu pomiaru odległości zenitalnej, musi być spełniony wa

runek:

I Z-Az I ^ AH ' ,  (14)

gdzie AIV jest wielkością zaniedbywalną. Przeprowadziłem analizę, z której wynika 

że warunek ten łatwo może być spełniony, jeśli interwał czasu między momentem obser

wacji a momentem elongacji danej'gwiazdy nie przekracza jednej, dwóch minnt. Równa

nie obserwacyjne przybiera wówczas kształt:

A M + F ”  . A<p= L ”  + v. (15)

Wariant III dotyczy wyznaczania szerokości geograficznej bez znajomości miejsca 

południa instrumentu. Obserwowane na jednakowej wysokości gwiazdy łączymy w pary. 

Odejmując stronami napisane dla dwóch gwiazd równania obserwacyjne o postaci (6), 

otrzymamy:

(Fk - F{) ■ A f + (Zk - Zj) • Az = ( Lk - Li )  + (vk - vt). (16)

W ten sposób eliminujemy całkowicie miejsce południa, kolimację, oraz bezwzględ

ną wartość nachylenia osi poziomej obrotu lunety. W toku obserwacji wystarczy odczy

tywać 1 i bel ę nasadkową w jednym położeniu. Miejsce południa instrumentu dla każdej 

pary gwiazd może być inne.

Wariant IV również dotyczy wyznaczania szerokości geograficznej bez znajomości 

miejsce południa instrumentu. Obserwujemy serię gwiazd na jednakowej wysokości. 

Z równań typu (6) tworzymy średnie równanie sumowe:

A M + M - A < p  +—  *A z = —  (17)
N N N

po czym odejmujemy je stronami od równań (6), otrzymując:

F -  —  )• A(P+ ( Z ) - A  z = (L  - ^ )  + v. (18)
N r  N W

Dzięki takiemu postępowaniu zachowujemy wszystkie korzyści wariantu III, uzy

skujemy natomiast skrócenie czasu obserwacji. Dbać jednakże musimy, by miejsce 

południa instrumentu podczas całej obserwacji było niezmienne.

Wariant V poświęcony jest łącznemu wyznaczaniu azymutu i szerokości geogra

ficznej. Po zaobserwowaniu serii gwiazd na jednakowej wysokości wyznaczamy sze

rokość? geograficzną z równań poprawek typu (18), a następnie obliczamy miejsce po

łudnia bezpośrednio ze wzoru (17). Wariant ten różni się od wariantu IV jedynie ko

niecznością odczyty wania libeli nasadkowej w obu położeniach.

Dla wszystkich wariantów podałem zasady ustalania programu obserwacji. Obli

czyłem również zakresy azymutów i deklinacji gwiazd do obserwacji w wybranych 

szerokościach geograficznych. W tabeli 1 podane są  zakresy stosowania poszczegól

nych wariantów.
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Zakresy stosowania poszc iegó ln yc h  wariantów

Wariant Z akres

I 15O< < P < 7 0 °
II 10 < < f < 6 0

III, IV, V 0 < l f < 6 0

T a b e l a  2

Teoretyczne błędy średnie typowych spostrzeżeń oraz wyznaczanych niewiadomych

Wariant 1 II III IV V V

W ">a; m0 m  in

(m ax
O
mi

*m ax 4 5 ° ! m  ax * 5 5 ° b k  " 4 5 ° *m ax“ 

- 5 5 °

t  ~  
Łm  ax

»  4 5 °

m o

pary

TTl m  o  

pary

TTl ip m 0 TTl^p m Q TTl y j m ; , ; m * f

0 ° 1.7
II

0 .5
i,

2.0
II

0 .5
II

1.1
II

0 .5
II

1.4
II

0.5 o"4 0l5
10 — 1.4 0 .5 0 .3 1.7 0 .5 2.1 0 .5 1.2 0 .5 1.4 0 .4 0 .5 0 .5
15 1.0 0 .3 1.4 0 .5 0 .3 1.8 0 .5 2.1 0 .5 1.2 0 .5 1.4 0 .4 0 .5 0 .5
30 1.1 0 .4 1.5 0 .5 0 .3 2.0 0 .5 2 .4 0 .5 1.4 0 .5 1.6 0 .4 0 .5 0 .6
45 1.5 0 .5 1.7 0 .6 0 .4 2.6 0 .6 3.1 0 . 5 1.7 0 .5 2.0 0 . 5 0 .6 0 . 8
52.1 1.7 0 .6 1.8 0 .6 0 .4 3.1 0 .6 3 .5 0 .5 2.0 0 .5 2.3 0 .5 0.R 0 .9
60 2 .2 0 . 8 2 .1 0 . 7 0 .5 3.8 0 . 6 4 .4 0 .5 2 .5 0 . 5 2.9 0 .5 1.3 1.1
70 3 .3 1.2

T a b e l a  3

Wyniki obserw acji  własnych

D a t a W a r i a n t
I lo ść

gwiazd
Koło

, Azymut Szerokość geogr.

at “ 4 V " ‘ y j

1962 XI 5 /6 II 8 L
i'

2.3 256V  7 60.3 0.7 5 2 °0 5 '  51.8 0.6
XI 5 /6 II 8 P 3.2 51.1 0.9

1963 IV 4 /5 IV 9 L 3.0 52.6 1.3
VI 17/18 IV 8 P 2.3 56.3 1.0
VI 17/18 IV 9 L 3.3 57.9 1.3
VII 3/4 III 16 L 3.5 56.0 0.7
VII 21/22 II 8 L ,P 1.6 60.4 0.7 55.3 0.4
VII 21/22 II 8 L ,P 1.1 61.0 0.4 55.6 0.3
VII 22/23 V 8 P 2.8 57.2 1.0
VII 22/23 V 8 L 2.9 59.1 0.7 56.7 0.9
VII 23/24 I 8 L 2.0
VII 23/24 I 9 P 1.9 58.7 0 .6

VII 24/25 1 8 P 3.6
VII 24/25 1 8 L 1.9 62.0 0.7

X 13/14 III 18 P 2.5 55.5 0.7
X 15/16 II 8 L ,P 1.3 58.4 0.5 55.8 0.5

V
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Następnie przeprowadziłem teoretyczną analizę dokładności. Dla każdego wariantu 

obliczyłem przewidywane błędy średnie typowego spostrzeżenia i wyznaczanych nie

wiadomych, wyrażając je jako funkcje błędów: celowania, odczytu i podziału koła po

ziomego, deklinacji gwiazdy, nachylenia osi poziomej obrotu lunety, stałości odległości 

zenitalnej. Obliczenia wykonałem dla pewnego uproszczonego modelu obserwacyjnego, 

przyjmując dane instrumentalne odpowiadające teodolitowi klasy Wild T-4, oraz ilość 

gwiazd w serii N - 8. Uzyskane wyniki sąprzedstawione w tabeli 2.

W okresie od listopada 1962 roku do października 1963 roku wykonałem w Obserwa

torium Józefosław przy pomocy teodolitu Wild T-4 szesnaście serii obserwacji, obej

mujących łącznie 149 gwiazd. Rezultaty tych obserwacji zawiera tabela 3.
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EWOLUCJA GWIAZD W GROMADACH KULISTYCH 

B. P A C Z Y Ń S K I

Ewolucja gwiazdy po odejścia od ciągu głównego jest już dość dobrze znana. 

Po wypaleniu się ok. 12% wodoru w jądrze ewolucja ulega przyśpieszeniu. Wytwarza 

się izotermiczne, bezwodorowe jądro. Produkcja energii jądrowej zachodzi na jego 

powierzchni. W wyniku niejednorodności składu chemicznego we wnętrzu gwiazdy 

rozpoczyna ona ewolucję w kierunku czerwonych olbrzymów. Jeże li gwiazda ma masę 

równą masie Słońca, izotermiczne jądro staje się zdegenerowane. Masa zawarta 

w jądrze stopniowo wzrasta. Wzrasta też temperatura centralna i gęstość. W pewnym 

momencie, mniej więcej wtedy, gdy gwiazda znajduje s ię na wierzchołku gałęzi 

olbrzymów w gromadach kulistych, następuje w jądrze zapalenie się helu. Na skutek 

własności materii zdegenerowanej (niezależność ciśnienia gazu od temperatury) 

następuje tak zwany „helium flash”  — w ciągu paru sekund „zapa la”  s ię hel 

w całym jądrze. Olbrzymie ilości energii idą na oddegenerowanie jądra. Strumień 

energii jest tak wielki, że wytwarza się konwekcja obejmująca znaczną część helo

wego jądra. Dalsza ewolucja zależy od tego, czy konwektywne jądro będzie się 

rozciągało aż do warstw bogatych w wodór, czy też nie. Gdyby konwekcja objęła 

także bogatą w wodór otoczkę gwiazdy, otrzymalibyśmy model jednorodny chemicz

nie, lecz o zwiększonym (w stosunku do stadium ciągu głównego) średnim ciężarze 

molekularnym. W wyniku przemieszania gwiazda znalazłaby się ponownie na ciągu 

głównym, le c z . ze względu na zmieniony skład chemiczny jasność jej byłaby znaczr- 

nie większa n iż na początku ewolucji.

Modele gwiazd policzone przez R a r m a  i S ch w a r zs  ch i 1 d a [l] nie dają 

jasnej odpowiedzi na pytanie, czy w wyniku „helium flash”  nastąpi, czy nie nastąpi 

wymieszanie materii w całej gwieździe. Nie można więc, jak dotąd, powiedzieć, 

jak z punktu widzenia teorii budowy wewnętrznej wygląda ewolucja na gałęzi hoiyzon- 

talnej na diagramie H—R dla gromad kulistych, to znaczy w jakim przebiega ona 

ki erunku.
Odpowiedź na pytanie: w jakim kierunku przebiega ewolucja gwiazd znajdują

cych się na gałęzi horyzontalnej stara się dać. N .J. W o o l f  [2] na drodze obserwacyj

nej. Badał on koncentrację różnych gwiazd w gromadzie kulistej M3. Okazało się, 

że najw iększą koncentrację ku środkowi gromady wykazują czerwone olbrzymy, mniej

szą gwiazdy znajdujące się na niebieskim skraju gałęzi horyzontalnej, jeszcze mniej

szą gwiazdy typu RR Lyrae i najmniejszą gwiazdy zajmujące żółty koniec gałęzi 

horyzontalnej. W o o l f  interpretuje ten efekt jako segregację wynikający z różnic 

masy. O o r t  i v a n  H e r k  [Ś] szacują czas relaksacji dla gwiazd w gromadach kuli

stych na około 10’ lat. Czas, który spędza gwiazda na gałęzi horyzontalnej wynosi 

wg W o o l f a  [4j ok. 2.10* lat. Czasy te są porównywalne. Jeże li gwiazda pomiędzy 

stadium czerwonego olbrzyma i stadium gałęzi horyzontalnej traci ok. 20% swej masy, 

wówczas obserwowane różnice w koncentracji różnych gwiazd ku środkowi gromady 

byłyby wynikiem ekwipartycji energii pomiędzy gwiazdami o różnych masach.
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Gwiazdy mniej masywne powinny wykazywać mniejszą koncentrację. Najmniejszą 

koncentrację powinny wykazywać w myśl tej teorii gwiazdy, które stracić już zdążyły 

największą część masy, bądź w których ta utrata miała miejsce najdawniej. Tak 

więc im mniejsza koncentracja gwiazd ko środkowi gromady kulistej, tym bardziej 

zaawansowana powinna być ich ewolucja. Rozważania te w połączeniu z wynikami 

obserwacji zdają się wskazywać, że po stadium czerwonego olbrzyma gwiazda szybko 

(być może na skutek „helium flash” ) przeskakuje na niebieski koniec gałęzi horyzon

talnej i następnie kontynuuje swą ewolucję poruszając się w kierunku żółtego krańca 

gałęzi horyzontalnej. Nie jest wykluczone, że każda gwiazda w gromadzie kulistej 

przechodzi przez stadium mgławicy planetarnej. W tym stadium, jak też w stadium 

czerwonego olbrzyma czy zmiennej typu RR Lyrae, może zachodzić znaczna utrata 

masy, konieczna do wytłumaczenia różnic w koncentracji do środka gromady gwiazd 

różnych typów.
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PRACA R. AMPELA O ASOCJACJACH W KASJOPEI

K. S E R K O W S K I

W jednym z ostatnich zeszytów „Acta Astrnnomica”  ukazała się praca R. A m p e l a  

(1964) poświęcona asocjacjom Cas III, Cas IV i Cas V. W obszarach nieba obejmujących 

te asocjacje przeprowadzona została na podstawie nowo opracowanych kryteriów dwuwy

miarowa klasyfikacja widmowa oraz wyznaczone zostały w dawnym systemie między

narodowym fotograficzne i fotowizualne wielkości gwiazdowe dla 275 gwiazd wczes

nych typów widmowych, jaśniejszych od 12m. Na podstawie tego materiału obserwa

cyjnego skonstruowano diagramy ilustrujące zależność ekstynkcji międzygwiazdowej 

od odległości gwiazd, a także wyznaczono odległości poszczególnych asocjacji oraz 

ich wiek. Obliczona również została gęstość przestrzenna gwiazd w poszczegól

nych przedziałach jasności absolutnej oraz funkcje świecenia dla asocjacji. Sposób 

opracowania i przedstawienia uzyskanego przez Autora tej pracy materiału obserwa

cyjnego oraz wyciągane wnioski budzą jednak pewne zastrzeżenia.

Dwuwymiarowa klasyfikacja widmowa gwiazd wczesnych typów w badanym 

obszarze w Kasjopei wykonana została na podstawie zdjęć uzyskanych przy po

mocy pryzmatu obiektywowego, przy czym ilościowe schematy klasyfikacyjne opra

cowano na podstawie klasyfikacji MK zawartych w katalogu H i l t n e r a  (1956). 

Spośród 60 gwiazd w badanym obszarze zawartych w katalogu H i l t n e r a ,  30 wy

korzystanych było do opracowania schematów klasyfikacyjnych, a pozostałych 
30 gwiazd użytych było jedynie do sprawdzenia dokładności wyników. Rezygnowanie 

z wykorzystania tych ostatnich 30 gwiazd przy opracowywaniu schematów klasyfika

cyjnych nie wydaje się uzasadnione; istnieją bowiem liczne metody określania dokład

ności wyników, które można by zastosować w przypadku wykorzystania wszystkich 

60 gwiazd do opracowania schematów klasyfikacji.

Sposób określania podanych w pracy klas jasności gwiazd typów widmowych 

późniejszych n iż B3 nie wydaje się być wystarczająco obszernie wyjaśniony; na 

rys. 3a omawianej pracy, przedstawiającym schemat dla określania jasnosci absolut

nych gwiazd, jest bowiem tylko jedna gwiazda typu późniejszego n iż B3. Dobór skal 

na osiach tego rysunku utrudnia ocenę odchyleń poszczególnych punktów od poprowa

dzonej przez nie krzywej.

Użyta do dwuwymiarowej klasyfikacji widmowej dyspersja jest mniejsza od za

zwyczaj do tego celu stosowanej i rekomendowanej przez autorów klasyfikacji MK; 

czytelnik może więc nie być pewny, czy zgodność uzyskanych wyników z klasyfika

cją MK podaną w katalogu H i l t n e r a  jest zadowalająca. Porownanie takie, a tym 

samym ocena wartości klasyfikacji, nie są jednak możliwe; spośród 60 gwiazd wspól

nych z H i l t n e r e m  podane są bowiem w tablicy 2 omawianej pracy wyniki tylko 

dla 49 gwiazd (zestawionych w zamieszczonej niżej tabelce), spośród których typ, 

widmowy według ilościowej klasyfikacji podanej w tablicy 2 jedynie dla 4 gwiazd

(mianowicie G/15, V—A/36, V—D/18 oraz V — E/28) różni się od typu podanego w kata

logu H i l t n e r a .  Klasa jasności natomiast, podana w kolumnie S^ tablicy 2, tylko 

dla jednej gwiazdy (oznaczonej G/4) różni się, i to zaledwie o jedną klasę, od oceny 

podanej przez H i l t n e r a ;  dla pozostałych 48 gwiazu obie oceny są identyczne.
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Ponieważ podany w pracy błąd k las jasności oparty na porównania z H i 1 tu e r e m 
wynosi - ± 0.6 klasy, nasnwa się  przypuszczenie, że może dla niektórych gwiazd 
podanej są  w tablicy 2 klasyfikacje z katalogu H i l t n e r a ,  zam iast klasyfikacji 
przeprowadzonych opisaną w pracy metodą ilościową.

Identyfikacja gwiazd H i l t n e r a  w tablicy 2 je s t zresztą — wobec niepodawa- 
nia innych oznaczeń gwiazd, niż wprowadzone przez Autora — możliwa jedynie na 
podstawie odczytywania współrzędnych galaktycznych gwiazd na rys. Ib, lc , ld, 
nieco utrudnionego przez to, że skale tych rysunków s ą  w niektórych m iejscach prze
sunięte o około 0°1 (z tego powodu nie je s t wykluczona możliwość błędnej identyfika
cji niektórych gwiazd w załączonej do n in ie jszej notatki tabelce). Pom inięcie 
w tablicy 2 jedenastu gwiazd OB w badanych obszarach, które to gwiazdy oznaczo
ne s ą  w katalogu H i l t n e r a  numerami: 17, 26. 29, 30 , 31, 36 , 37, 66, 1227, 1229 
oraz 1256, * pozostaje w pewnej kolizji z twierdzeniem na str. 56 omawianej pracy, 
że ,,w ielkości fotograficzne i wskaźniki barwy podane\ są  w tablicy 2 prawdopodobnie 
dla wszystkich gwiazd OB w Cas 111 — Cas V, jaśn ie jszych  niż 12m” . Mogłoby być 
korzystne porównanie przedstawionych w tej tablicy wyników z rezultatami badań 
jasności i typów widmowych gwiazd, które — jak to je s t wspomniane we wstą>ie 

•pracy — wykonali dla licznych gwiazd w tym samym obszarze nieba B r o d s k a j a .  
R e d d i s h  oraz S l e t t e b a k  i S t o c k .

Klasy jasności podawane w kolumnie S tablicy 2 dla gwiazd słabszych od 11?5 
uzyskane były, jak czytamy, w sposób następujący: „sklasyfikow ane typy widmowe 
gwiazd użyte były dla obliczenia odległości i między gwiazdowej ekstynkcji przy 
różnych założeniach, mianowicie, że gwiazda je s t karłem, olbrzymem lub nad- 
olbrzymem. Ten przypadek był wybierany, który dawał najbardziej prawdopodobną 
wartość ekstynkcji” . Wobec ogromnych fluktuacji w wartościach ekstynkcji między- 
gwiazdowej nawet dla gwiazd blisko sieb ie położonych oraz istnienia w odległości 
zaledwie 250 pc gwiazd o ekstynkcji, fotograficznej przekraczającej 2m (np. w groma
dzie Stock 2 w Perseuszu), użyteczność klas jasności wyznaczonych powyższą metodą 
nie je s t oczywista; oznaczanie ich cyframi rzymskimi wydawać s ię  może nadużywa
niem nomenklatury M o r g a n a  i K e e n a n  a.

Na rys. 4a i 4b omawianej pracy do konstruowania „krzywych ekstynkcji”  użyte 
są m.in. gwiazdy o odległościach wyznaczonych w oparciu o klasy jasności oszacowy
wane właśnie w opisany wyżej sposób na podstawie ekstynkcji międzygwiazdowej. 
Spośród gwiazd o małej ekstynkcji takimi gwiazdami o klasyfikacji S naniesionymi 
na rys. 4a lub 4b są  np. IV/25, IV/40, IV/53 i V—C/34. Ponieważ już w samym 
sposobie oszacowywania odległości tych gwiazd tkwi założenie, że ekstynkcja wzrasta 
z odległością, nie można na podstawie rys. 4a i 4b, na których te gwiazdy s nanie
sione, wyciągać wniosków o wzroście ekstynkcji z odległością gwiazd, Na rys. 4a 
i 4b na wzrost taki nie wskazują gwiazdy znajdujące s ię  w odległościach większych, 
niż 2.2 kpc; nie je s t  jasne, w jaki sposób zostały wykręślone na tych rysunkach 
„krzywe ekstynkcji” , wydające się  nie mieć związku z punktami, reprezentującymi 
na tych rysunkach poszczególne gwiazdy.

Ponieważ części rysunków 4a i 4b odpowiadające małym odległościom mogą 
być nieco zniekształcone przez użycie gwiazd o klasyfikacji S, wydaje się, że mate
riał obserwacyjny przedstawiony na tych rysunkach nie wnosi wiele nowego w sto
sunku do reprodukowanych obok podobnych diagramów, opartych jedynie na obserwa
cjach H i l t n e r a  (1956). Diagramy te nie wskazują na wzrost ekstynkcji z odległością. 
Oglądając te diagramy oraz rysunki 4a i 4b omawianej pracy można mieć pewne wątpli
wości co do realności asocjacji Cas III, Cas IV i C as V. Nie wydaje się  też wy
nikać w oczywisty sposób z rys. 4a i 4b proponowany podział asocjacji Cas V na 
dwie aso c jic je  oraz wniosek (na str. 71), że „przestrzęń pomiędzy ramionami spiral
nymi wydaje się  być zapełniona w iększą ilo ścią  pyłu niż przestrzeń wewnątrz nich” .
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W przedziale odległości oznaczonym na rys. 4a jako odpowiadający asocjacji 

Cas III nie ma na tym rysunku ani jednej gwiazdy z obszaru wspomnianej asocjacji: 

wszystkie zbadane w pracy gwiazdy w rejonie asocjacji Cas III le żą w odległości 

większej n iż 1180 pc. Budzi więc pewne zastrzeżenia przyjmowanie jako odległości 

tej asocjacji wartości 1000 pc ± 10% i propozycja nazywania asocjacją Cas III wszyst

kich gwiazd w rejonie Kasjopei znajdujących się w tej właśnie odległości. Mający 

oddzielać tę grupę gwiazd od asocjacji Cas IV spadek gęstości przestrzennej gwiazd 

w przedziale odległości pomiędzy 1 kpc i 2 kpc nie jest na rys. 4a wyraźnie do

strzegalny.

Kalibracja fotometrii fotograficznej opiera- się na wykonanych przez Autora oma

wianej pracy fotoelektrycznych pomiarach 23 gwiazd w asocjacji Cas IV. V; pracy 

nie jest wspomniane o tym, że spośród tych gwiazd cztery mierzone były fotoelektrycz- 

nie przez H i l t n e r a  (1956), który dla dwóch z nich (tych mianowicie, które mają 

małe wskaźniki barwy) uzyskał wyniki znacznie różniące się od podanych w tablicy 1 

omawianej pracy. Mianowicie dla gwiazd IV/44 oraz IV/50 różnice fotoelektrycz

nych wartości ^Hi]tner — ^Ampel wynoszą odpowiednio -0717 oraz +0720, zaś różnice 

we wskaźnikach barwy B—V wynoszą +0704 oraz -0708. Te rozbieżności wydają 

się trudne do pogodzenia z podanym w pracy błędem średnim fotoelektrycznych 

wartości ^Ampel wynoszącym Oy ■ ±0702.

Z tekstu pracy nie wydaje się wynikać, aby do kalibracji fotograficznej foto

metrii wykorzystywane były fotoelektryczne obserwacje H i l t n e r a  lob ciągi stan

dardów fotoelektrycznych w położonych w pobliżu badanego obszaru gromadach NGC 

129 i NGC 225 (Hoag  et al. 1961). Zestawione w tabelce towarzyszącej niniejszej 

notatce różnice Pjjiltner — mv (gdzie m„ ~ mp — c) oraz (B—^H iltne r — c pomiędzy 
wynikami foto elektrycznym i H i l t n e r a  a otrzymanymi z fotometrii fotograficznej 

wartościami mv oraz c, wynikającymi z tablicy 2 omawianej pracy, wykazują pewne 

regularności. Mianowicie różnice ^H iitner — są bliskie zera dla obszarów Cas III, 

a zwłaszcza Cas V(/zaś są znacznie większe Co do wartości bezwzględnej dla obsza

rów G oraz Cas IV. Średnia kwadratowa różnica ^Hiltner — mv gwiazd w obszarze 

Cas V wynosi ±07015, a więc mniej, n iż błąd średni jednej wartości w katalogu 

Hiltnera, co sugerowałoby, że pomiary H i l t n e r a  użyte były do kalibracji fotogra

ficznych pomiarów w tej właśnie asocjacji.

Stosowanie przy obliczaniu wskaźników barwy poprawek B—P wziętych z tablic 

„Astrophysical Quantities”  A l l e n a  z 1955 r. nie wydaje się dostatecznie uzasad

nione. System fotometryczny UBV został bowiem głównie dla tego wprowadzony, 

że dawne wielkości fotograficzne P silnie zależały od przepuszczalności bliskiego 

ultrafioletu przez optykę stosowanego przy obserwacjach instrumentu. Różnice B—P 

zależą więc przede wszystkim od przepuszczalności optyki oraz od ekstynkcji między- 

gwiazdowej, czego tablice A l l e n a  nie uwzględniają.
W związku z powyższym, jak widać z załączonej tabelki, różnice pomiędzy wskaź

nikami barwy B — V H i l t n e r a  oraz c A m p e l a  zawierają s ię w bardzo szerokich 

granicach, np. w samym tylko obszarze G od -0710 do +0750, podczas gdy według 

tablic Allena, które były stosowane przy obliczaniu ekstynkcji, dla wszystkich 

gwiazd w załączonej tabelce (B-V)- c zawiera się w granicach od +0710 do +0713. 

Rozpiętość różnic w wynikających z tych wskaźników wartościach fotograficznej 

ekstynkcji a (w pracy nie jest objaśnione, co oznacza symbol a) jest jeszcze 4-krotnie 

większa, przekracza więc dla obszaru C dwie wielkości gwiazdowe. Można więc 

przypuszczać, że tego rzędu jest rozrzut wartości a na rys. 4a wynikający z samych 

tylko błędów pomiarów wskaźników barwy.

Dla objaśnienia sposobu obliczania funkcji gęstości przedstawionych na rys. 5 

nie wydaje się być wystarczające stwierdzenie, że otrzymane one zostały metodą 

opisaną w podręczniku T r u m p l e r a  i W e a v e r  a. Problem ten jest bowiem klasy cz-
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nym przykładem działania efektów selekcji, których eliminacja nie jest w pracy opi

sana; zarówno krzywe na rys. 5 jak i na rys. 7 mogą budzić obawy, te zawdzięczają 

swój kształt głównie efektom selekcji.

Rysunek 6 przedstawiający schematycznie różnice w kształcie diagramów H—B 

dla poszczególnych asocjacji w Kasjopei wydaję się mieć słaby związek z wynikami 

obserwacji; być może więcej mówiłyby diagramy, na których byłyby* naniesione po

szczególne gwiazdy. Wobec ogromnego rozrzutu odległości gwiazd w asocjacjach, 

efektów selekcji i stosunkowo niewielkiej liczby nadolbrzymów (po kilka w każdej 

asocjacji) można mieć wątpliwości, czy różnice w kształcie opartych na obserwa

cjach fotograficznych diagramów H —R dla poszczególnych asocjacji i w otrzymanym 

stąd wieku asocjacji mogą być realne. Używany tu sposób określania wieku asocjacji 

wydaje się ustępować metodzie podanej przez J o h n s o n a  (1960), zaś stosowane 

do obliczania wieku asocjacji poprawki bolometryczne wzięti- z tablic A l l e n a  mogą 

być błędne, o całą wielkość gwiazdową, gdyż nie uwzględniają deficytu promieniowa

nia ultrafioletowego gorących gwiazd wykazywanego przez obserwacje wykonywane 

z rakiet ( S t ee l i e r  i Mi l l i g-an  1962).

Nie jest oczywiste, czy słuszne jest sprawdzanie hipotezy ewolucyjnej F i e- 

s i e n k o w a  i M a s i e w i c z  w oparciu o obserwacje asocjacji, których samo istnie

nie może być podawane w wątpliwość; wydawałoby się, że byc może lepiej do 

sprawdzania tej hipotezy i do dyskusji funkcji świecenia nadawałyby się te gromady 

otwarte, dla których mamy fotoelektryczną fotometrię wielu setek gwiazd i znacznie 

lepszą gwarancję kompletności zliczeń jaśniejszych gwiazd. Hipoteza F i e s i e n k o w a  

i M a s i e w i c z  nie wydaje się zresztą tłumaczyć diagramów H— R dla gTomad gwiezd

nych. Pewne wątpliwości budzi posługiwanie s ię przy sprawdzaniu tej hipotezy 

opartymi na sprzecznych z nią założeniach wynikami S a n d a g e  a.

Podsumowując powyższe uwagi można stwierdzić, że wykorzystywanie dla dal

szych badań przedstawionych w pracy R. Am p e l a wyników obserwacji lub wyciąg

niętych z nich wniosków mogłoby natrafiać na poważne trudności; problem wyjaśnie

nia struktury asocjacji w Kasjopei wymaga dalszych obserwacii.

Porównanie katalogów A m p e l a  i H i l t n e r a  dla obszaru asocjacji 

Cas III, Cas IV i Cas V

Hiltner

Nor

Ampel

No. ^R il t — mv < B - n Hiit-c
Hiltner

No.
Ampel

No.
^H ilt-mt> ( fl- v )H iU- c

C as III Obsz iry G i H

10 i n /12 O'PQO +0*11 45J G/15 + .27 - . 10

12 m /9 + .01 + .03 46 G/13 + .04 + .09

13 m / i - .0 3 + .17 47 G /9 - .01 + . 11

14 m /2 +.02 + .08 51 C /7 T.01 • +. 21

16 in / i 4 - .0 6 + . 10 52 G /6 + .02 + . 12
Cas IV

22 IV /52 -1. 36l i O -3 53 G/21 — • 23 + . 27

23 IV /37 -0.01 + . 19 55 G /4 + .33 + . 28

24 IV /9 - .0 2 + . 16 56 G /5 .00 + . 50

27 IV /30 + .08 - .0 3 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 IV /27 + .30 - . 13 60 G/3 - .03 + . 18

39 IV /45 +,.05 + . 13 61 G/2 + .06 -.01

40 IV /5 + . 15 - .0 3 62 G / l + .02 + . 21

41 IV /44 - . 21 + .23 63 G/23 .00 + . 13
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Hiltner

No.

Anipel

No. ^H ilt mv (fi-K )HiH - c
HiJtner

No.

Ampel

No. VH ilt-mv (B-V>H ilt—c

65 G/31 -.01 + • 14

72 G/26 .00 + . 13

11 H /13 - .0 7 + . 27 1240 V—C/4 +.03 + .17

Cas V 1241 V-E/28 .00 +.15

1226 V-B/49 .00 + . 23 1242 V-A/36 +.01 +.14

1228 V-B/47 .00 + . 22 1243 V-A/28 + .01 + . 27

1231 V-A/8 + .02 + . 15 1246 V —Tl/ 16 .00 + . 12

1233 V-A/11 + .01 + . 13 1251 V—D/18(?) . . . . . . . .

1235 V-A/3 .00 + . 12 1254 V-D/38 .00 +. 13

1258 V-D/26 .00 + . 18
1237 V-A/16 + .04 +. 15

1238 V-C/33 - .0 1 + . 14 1259 V-C/48 0 .00 + . 16

1 Chyba błąd zecerski w pracy H i l t n e r a  lub A m p e l a .

2Według H i l t n e r a  typ BO Ib, zaś według A m p e l a  AO Ib; również chyba błąd zecerski 

■ jednej z tych prac.

3£»

2 -

3£d - u

r \ m _

Cas'III 
x CasIV 
A King 16(G)

a a  

a  A a

A

wg. Hiltnera

Cas V 
wg. Hiltnera

3 r(kpc)

Rys. 1. Diagram H i l t n e r a  dla obszaru G i dla obszarów asocjacji Cas II IV Cas IV i Cas V
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UWAGI AUTORA 

OMAWIANEJ PRZEZ K. SERKOWSKIEGO PRACY

R. A M P E L

Czuję się w obowiązku odpowiedzieć doc. K. S e r k o w s k i e m u  w związku 

z Jego artykułem dotyczącym mojej pracy poświęconej asocjacjom Kasjopei (1964).

Autor zarzuca mi, że nie zamieściłem następujących gwiazd w tablicy nr 2: 17, 

26, 29, 30 , 31, 36 , 37 , 66, 1227, 1229 oraz 1256 (wg nomenklatury H i l t n e r a ) .  Za

pewniam, że gwiazdy te tam figurują pod następującymi numerami: 1227 - V—B/22, 

1229 - V-B/19, 1256 = V-C/18, 26 - 111/24, 29 - IV/3, 31 - IV/4, 37 - IV/14, 

36 - IV/46. A oto trzy pozostałe gwiazdy ju ż  nie oznaczone przez Recenzenta: 

21 ■ H/2, 25 - H / l  oraz 19 * H/3. Zaś gwiazdy 30 i 66 (wg H i l t n e r a )  znajdują 

się poza zasięgiem mojej kliszy. (Widmo gwiazdy 17 jest pokryte innym widmem).

Recenzent zarzuca mi, że do zbudowania schematów klasyfikacyjnych nie wy

korzystałem wszystkich 60 gwiazd zamieszczonych w katalogu H i l t n e r a ,  znajdu

jących się w badanej okolicy. Schematy klasyfikacyjne zbudowałem istotnie z 30 gwiazd. 

Każda z nich m iała po 15 pomiarów absorpcji w liniach wodoru, helu i metali wyrażo

nych w wielkościach gwiazdowych, co w sumie dawało 450 pomiarów. Ta ilość danych 

wystarczała do zbudowania schematów klasyfikacji w przedziale badanych gwiazd. 

Z kolei 30 pozostałych gwiazd z katalogu H i l t n e r a  klasyfikowałem na omowio- 

nych schematach niezależnie od wartości podanych przez tego autora. Dopiero uzyska

ne wyniki dla kontroli porównałem z danymi H i l t n e r a .  Uzyskałem wystarczająco 

dobrą zgodność z tego porównania, aby używać schematów do określania typów 

widmowych i klas jasności. Dlatego dziwi mnie, że Recenzent czyni mi zarzut z tego 

tytułu, iż  ,,typ widmowy jedynie dla 4 gwiazd”  oraz klasa 1 gwiazdy różni się od 

wartości podanych przez H i l t n e r a .

Jednocześnie Recenzent sugeruje, że „może dla niektórych gwiazd podane są 

w tablicy 2 klasyfikacje z katalogu H i l t n e r a  zamiast klasyfikacji przeprowadzo

nych _ opisaną w pracy metodą ilościową” . {Sugestie powyższe mają swoje źródło 

w mylnym odczytaniu - + 0?6 fo r  th e  l u m i n o s i t y  v a l u e ,  które wyraża dys

persję jasności absolutnych w wielkościach gwiazdowych, a nie ± 0.6 klasy, jak 

podaje Recenzent.

Co do zastrzeżenia, że użyta dyspersja do dwuwymiarowej klasyfikacji „ je s t  

znacznie mniejsza od zazwyczaj stosowanej” , pragnę zwrócić uwagę Recenzentowi 

m.in. na pracę M. H a c k  (1953) dotyczącą klasyfikacji ilościowej gwiazd w dyspersji 

jeszcze mniejszej, a mianowicie 225 A/mm przy Hy. Ponadto warto zauważyć, że 

w dyspersji ok. 300 A/mm opracowuje się widma i lin ie emisyjne gwiazd nowych, 

komet itp., a wyniki, tę nie bywały kwestionowane. Z tego wynika, że dyspersje 

150 A / mm i 210 A/mm mają jeszcze większe szanse, aby się nadawać do klasyfika

cji ilościowej. Klasyfikacja dwuparametrowa, MK polega na wizualnej inspekcji 

i ocenie pozornych ilości i natężeń lin ii widmowych w dyspersji 125 A/mm przy Hy. 

Dzisiaj ją  adoptowano do widm szczelinowych i obiektywowych, do ilościowego 

klasyfikowania i różnych dyspersji. Uważam, że gwiazdy wczesne są bez porównania 

trudniejsze do klasyfikowania w systemie MK sposobem inspekcji, n iż gwiazdy
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typów późniejszych. Stąd moja decyzja podjęcia klasyfikacji metodą spektrofotometrycz- 
ną, bardziej pracochłonną, ale za to o wiele dokładniejszą.

Odnośnie rys. 3a wyjaśniam, że mała jego czytelność jest wynikiem dużego po

mniejszenia rysunku przez Redakcją. Na pytanie, w jaki sposób odczytane były jasności 

gwiazd późniejszych typów n iż B3, wyjaśniam, że uśrednione wielkości typów widmo

wych i klas jasności uzyskane ze schematów umieszczonych na rysunkach 3b i 3c 

pozwalają n iezależnie od rysunku 3a uzyskiwać jasności absolutne, o ile  przypisze 

się im jakieś wartości, wzorce, np. dla gwiazd wczesnych typów mogą to być dane 

zalecane przez J o h n s o n a  i I r i a r t e  [4]. Wyniki z rysunku 3a dawały uzupełniającą 

informację wchodzącą do wartości średniej M

W związku z uwagą dotyczącą klasyfikowania gwiazd słabszych od 11^5 w opar

ciu o widma o dyspersji 570 rt/mm informuję, że dla gwiazd OB możliwe jest tylko 

uzyskiwanie typów widmowych. Zdawałem sobie sprawę, że obliczenie ich klas jasności 

może być obarczone dużym błędem i dlatego zostały one umieszczone w osobnej 

kolumnie.

Błąd średni fotoelektrycznych wartości V (oy  •  ± 0702) odnosi s ię  do nawiąza

nia do Plejad, a nie jak odczytał Recenzent, do wartości H i l t n e r a .  Pomiary jasności 

fotoelektrycznych {B, V) dokonałem fotometrem fotoelektrycznym w Obserwatorium 

w Saltsjobaden na wiosnę 1960 r. pod kierunkiem doc. G. L a rs s on-L e an d e r a. Gwiazdy 

te były kalibrowane na Plejadach jako wzorcu zalecanym przez J o h n s o n a .  Opraco

wałem je zgodnie z wymogami i nie widzę potrzeby traktować fotometrii sztokholm

skiej mniej ufnie n iż fotometrii H i l t n e r a .  Nie nawiązałem fotometrii 23 gwiazd do 

pobliskich ciągów standardowych w gromadach NGC 129 i NGC 225 z tej prostej przy

czyny, że w owym czasie jeszcze nie były opracowane (H o a g et al. 1961). Gwiazd 

opracowanych przez H i l t n e r a  nie można było wykorzystać jako standardu, ponieważ 

ich zakres jasności (głównie 8—10m) nie odpowiadał wymogom fotometrii fotogra

ficznej.

Recenzent sugeruje, że wykorzystałem w mojej pracy jasności fotoelektryczne 

H i l t n e r a  do kalibracji okolicy Cas V. Sugestie te powstały w oparciu o małe różnice 

^Hiltnera ~ mv z moj ej pracy. Warto podkreślić, że również praca B r o d s k i e j  (1955) 
opublikowana na rok przed pracą H i l t n e r a  potwierdza, że metodą fotograficzną 

można uzyskać dobre wyniki. Dla ilustracji powyższego przytaczam zestawienie po

danych w wątpliwość jasności opracowanych przeze mnie (patrz tabl. Recenzenta) 

z wartościami H i l t n e r a  i B r o d s k i e j .  W dwu wypadkach jasności mv B r o d s k i e j  

i V H i l t n e r a  są identyczne, w następnych dwóch różnią się o 0701 i po jednym 

przypadku różnice wynoszą 0™03, 0704, i 0705 a cr= ± 0“ 02.

Porównanie jasności m„ B r o d s k i e j  i V H i l t n e r a  dla Cas V

Hiltner

No

Brodskaja

No

Hiltner

V
Brodskaja

mv
V -my

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 zgodności jasności fotograficznych i fotowizualnych 

w obszarach Cas III i Gas V może rodzić zadowolenie (odpowiada to głównie gwiazdom 

ok. 9m). System toruński fotograficzny, a zwłaszcza fotowizualny, daje takie wyniki. 

A .potwierdzają tę opinię np. V. S. V o r o ś y l o v ,  S. G. G o r d e l a d z e  i inni (1962).
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Po przedyskutowaniu innych systemów, nawiązali oni swoje systemy fotograficzne 

i fotowiznalne do systemu toruńskiego. (W oparciu o ten system wyznaczyli jasności 

22.000 gwiazd).

Warto wziąć pod uwagę rysunek podany przez Recenzenta. Naniesione tam zostały 

dane H i l t n e r a .  Dyspersja na rysunku odpowiadająca Cas V w porównaniu z dyspersją 

Cas IV jest mniejsza, podobnie jak w mojej pracy. Powyższe spostrzeżenie, a także 

fluktuacje wartości (B-V)—c dla rejonów G i IV w porównaniu z V mogą być intere

sujące dla dalszych badań nad ośrodkiem międzygwiazdowym, a także gwiazd wypeł

niających te miejsca.

Zdaję sobie doskonale sprawę, że ideałem byłoby uzyskać dla wszystkich gwiazd 

badanych widma szczelinowe w dużej dyspersji i fotometrię fotoelektryczną wielo

barwną. Ale które z obserwa

toriów na swiepie udostępniło

by swoją aparaturę na okres 

zbierania materiału dla 2/5 

gwiazd? A więc skoro jest to 

nieosiągalne, nie pozostało 

mi nic innego, jak opracowac 

jasności techniką fotogra

ficzną i użyć widm z pryzmatem 

obiektywowym.

Recenzent uważa, że jest 

„niedostatecznie uzasadnione” 

korzystanie z tablic A l l e n a  

(Astrophysical Quantities 1955). 

Kiedy w 1960 roku opracowy

wałem jasności, tablice te 

były wówczas ich podstawą.

To, że występują większe 

różnice w (Ii — V)~ c (tabelka 

cytowana w recenzji) nie 

świadczy o złych czy dobrych 

wyznaczeniach jasności. Na

leży pamiętać, że wśród gwiazd

Rys. Ir Diagram K-R dla asocjacji Cas III i Cas IV: 0 B  JeSt SZere6 gw iazd  podwój-

— gwiazdy z rej. III; + — gwiazdy z rej. IV z klasy- nych , gw iazd  z e m is ją  H a ,

fikacją S£  a także są gwiazdy posiada

jące inne lin ie emisyjne, które 

mogą być zmienne w czasie. 

Ten fakt należy mieć zawsze na uwadze, ponieważ może wnosić dodatkowe efekty, np. 

gwiazda oznaczona G /5 jest podejrzana o posiadanie lin ii emisyjnych, co z kolei może 

wpływać na jej wartość (B — V)—c. Jest to jedyne większe odchylenie i nie powinno 

podważać pozostałych wyników.

Naniesienie na rys. 4a również gwiazd z obszarów G i H zmniejsza jego czytel

ność, a tym samym możliwość zaobserwowania względnego spadku zgrupowania 

gwiazd OB. Istnienie asocjacji można prześledzić na diagramach H—R. W diagramach 

tych (rys. 1 i 2) na osi odciętych są umieszczone normalne wskaźniki barwy, a na osi 

rzędnych — jasności fotograficzne poprawione indywidualnie na ekstynkcję między- 

gwiazdową. W pracy mojej zaznaczam, że gwiazdy OB mogą także występować poza 

asocjacjami.

Recenzentowi chyba wiadomo, że wyznaczanie dokładnych odległości w pracach 

statystycznych tego typu jest bardzo trudne. Idealne odległości są nieosiągalne, po

nieważ na ich dokładności c iążą wszystkie błędy powstałe z fotometrii, klasyfikacji
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i f lu k tu ac j i  o ś ro d k a  m iędzygw iazdow ego .  Mając  p o w y ż sz e  n a  uw ad ze ,  w s z y s tk i e  od
le g ło ś c i  om aw iane  w te k ś c i e  s ą  p o p rz ed z an e  odpowiednim i o k re ś len iam i ,  np.  że C a s  III 
j e s t  o d le g ła  „ a b o u t ”  1000 pc ,  tzn. , ,o k o ło ’\

W odpow iedzi  n a  za rzu t ,  jakoby  o b l ic z e n ie  funkcji  g ę s to ś c i  było  wyDikiem efektów 
s e l e k c j i ,  w y ja śn iam ,  że zgodnie  z c y to w a n ą  m e to d ą  do ro z w iąz an ia  c a łk i  z funkcji  
c z ę s t o ś c i  w y s tę p o w a n ia  gw iazd  ko rzystam y  ze  z l i c z e ń  w s z y s tk i c h  gw iazd  odpow ied
nich typów i k la s .  Z k o le i  funkcja  g ę s to ś c i  o b l ic z o n a  z funkcji  c z ę s t o ś c i  j e s t  p o p ra w ia 
n a  n a  ś r e d n ią  w a r to ść  e k s ty n k c j i  m ięd z y g w iaz d o w e j .  Ryżej w ym ien ione  ro z w aż a n ia  
s ą  o i a r t e  o s t a ty s ty k ę  m a te m a ty c z n ą ,  gd z ie  problem y s e l e k c j i  s ą  u w zg lęd n ian e .

m  m

R y s .  2. D iag ram  H —R d la  a s o c j a c j i  C a s  V a  i C a s  Vb: e — g w ia z d y  z r e j .  V z k l a s y f i k a c j ą  • 

+ — g w ia zd y  z r e j .  V z k l a s y f i k a c j ą  S  ( a b s o l u t n i e  j a s n e )

W artości do o b l ic z e n ia  wieku o d czy ta łem  z w ykresów roboczych ,  analog icznych  
do wyżej u m ie sz cz o n y c h  z tym, że na  osi rzędnych  u m ie sz c z o n e  były odpo w ied n ie  
j a s n o ś c i  a b so lu tn e .  Omówioną w pracy m etodę  o k re ś la n ia  wieku w y k o rzy s ta łem  d la tego ,  
aby u z y s k a n e  wyniki można było porównać  z wynikami innych o trzym anym i n a  tej sam ej 
d rodze.

W związku z z a s t r z e ż e n ie m  do rys.  6 w yjaśn iam , że  gdyby zgodnie  z żądaniem  
R e c e n z e n ta  n a n ie ś ć  na  n iego  p o s z c z e g ó ln e  gwiazdy,  s t r a c i łb y  p r z e j r z y s to ś ć ,  podob
n i e  j a k  to z au w aży ł  R e c e n z e n t  o d n o śn ie  rys .  4a.

I s to tn ie  na  rys.  4a i 4b „ w k ra d ło  s i ę ”  k i lk a  gw iazd  z k l a s y f ik a c j ą  5* S ta ło  s i ę  tak 
d la te g o ,  gdyż p ierw o tn ie  były one k la s y f ik o w a n e  m etodą  Sl  ( < 1 1 ^ 5 ) .  J e d n a k  n a  skutek  
dużej d y sp e r s j i  w k l a s a c h  j a s n o ś c i  lub typach  widmowych z o s t a ły  późn ie j  p r z e s u n ię te  
do k la s y  mniej pew nej  S. Inne  gwiazdy z k l a s y f ik a c j i  S ( s ł a b s z e  od 11715) n a  pewno 
nie  zo s ta ły  n a n ie s io n e  na  rys.  4a i 4b. ł a t w o  o tym p rz ek o n a ć  s i ę ,  p r z e l i c z a j ą c  i l o ś ć  
punktów na tych ry su n k ach  i porównać  j e  z i l o ś c i ą  gw iazd  z tab e l i  2.
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Sądzę, te  udało mi się przynajmniej w pewnym stopniu przekonać Recenzenta 

o obiektywnej wartości moich wyników. Cytowane przez Niego drobne odstępstwa 

wartości otrzymanych w pracy od wyników np. H i l t n e r a  świadczą tylko o uczciwości 

Autora, który swoich wyników nie dopasowywał do wartości otrzymanych uprzednio 

przez innych.
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ODPOWIEDŹ NA UWAGI R. AMPELA 

K. S E R K Ó W  SKI

Rzeczywiście, wskutek niedokładności mapy nie udało mi się zidentyfikować kilku 

gwiazd: np. gwiazdy 111/24, która jest na rys. Ib w odległości 7 mm od miejsca, wynika

jącego z jej współrzędnych; zaś gwiazda V—C/18 ^nie jest na rys. 1 oznaczona. Po

dzielam w zupełności zdanie, że przy dyspersji 225 A/mm możliwa jest wysokiej dokład

ności klasyfikacja ilościowa; mylne odczytanie przeze mnie - ±0,6 klasy zamiast 

±076 nie osłabia jednak moich zastrzeżeń, gdyż oznacza, że podany w pracy błąd 

klasyfikacji jest raczej jeszcze większy, n iż  przypuszczałem.

Niestety, wszystkie moje pozostałe, najbardziej istotne zastrzeżenia pozostają 

aktualne. W szczególności uwagi Autora nie tłumaczą faktu 6-krotnie mniejszej dokład

ności fotometrii fotowizualnej w obszarach G i Cas IV, n iż  w Cas III i Cas V. Nie 

wyjaśnia też sposobu eliminowahia efektów selekcji stwierdzenie, że „rozważania 

są oparte o statystykę matematyczną, gdzie problemy selekcji są uwzględniane” . 

Szkoda jednak, że niektóre wyjaśnienia, zawarte w „Uwagach”  nie znalazły się 

w oryginalnym tekście pracy.



O MECHANIZMIE DZIAŁAJĄCYM W GWIAZDACH WOLFA-RAYETA

K. S T Ę P I  EŃ

Od kilkudziesięciu lat znana jest niewielka grupa gwiazd zwanych gwiazdami 

Wolfa-Rayeta. Mają one bardzo charakterystyczne widma oraz, jeżeli wchodzą w skład 

układu zaćmieniowego, krzywe zmian blasku. W widmie dominują szerokie lin ie  emi

syjne helu zjonizowanego, węgla i azotu posiadające niekiedy brzegi absorpcyjne na 

krótkofalowej granicy lin ii. Krzywe zmian blasku wskazują na istnienie półprzezroczy

stej otoczki dookoła gwiazdy Wolfa-Rayeta. Interpretacja tych zjawisk za pomocą 

ekspandującej z dużą prędkością otoczki napotykała na wiele trudności. Nową próbą 

wyjaśnienia fenomenu Wolfa-Rayeta jest praca L i m b e r a  (1964).

Na wstępie autor zestawia szereg faktów obserwacyjnych, których wyjaśnienie 

na gruncie poprzedniej teorii napotykało na trudności. Z danych spektroskopowych 

dotyczących najlepiej zbadanej gwiazdy Wolfa-Rayeta V444 Cygni wynika, że istnieje 

wyraźna korelacja między szerokością lin ii widmowej a energią jon izacji — i to w tym 

sensie, że lin ie o najwyższej energii jon izacji są najszersze. Zakładając, że pier

wiastki najsilniej zjonizowane są najbliżej powierzchni gwiazdy, dochodzimy do 

wniosku, że w miarę oddalania się od gwiazdy maleją ruchy wewnątrz otaczającej 

j ą  materii (o ile poszerzenie lin ii wynika z ruchów materii). Należy się spodziewać, 

że obszary emitujące nie są zbyt daleko od gwiazdy, a to przy założeniu teorii szybkiej 

ejekcji powinno dać efekt okultacji polegający na tym, że część emitującego obszaru 

jest zasłonięta przez samą gwiazdę i powstająca lin ia widmowa powinna być prze

sunięta ku fioletowi i mieć asymetryczny profil. Niestety, efektu tego nie obserwuje 

się i nie można tego wyjaśnić istnieniem brzegów absorpcyjnych, gdyż te brzegi 

mają tylko niektóre linie. Obserwacje najsilniejszej lin ii w widmie Heli 4686 wska

zują na dosyć dziwne zachowanie się jej z fazą. Obserwacje natężęnia tej lin ii były 

przeprowadzane tylko dla składnika układu zaćmieniowego CQ Cep. Wskazują one 

na to, że lin ia jest najsilniejsza podczas obydwu zaćmień a osiąga minimum w fazach 

0.25 i 0.75. Mniej dokładne obserwacje fotograficzne gwiazdy V444 Cygni wskazują 

również na pewną zmienność natężenia lin ii z fazą, chociaż nie tak wyraźną*.

Poza tymi faktami autor, przytaczajac dane o masach i rozmiarach układu V444 

Cygni, zwraca uwagę na istnienie dwu koincydencji: mianowicie można zauważyć, 

że prędkość odpowiadająca poszerzeniu najszerszych lin ii widmowych jest bliska 

prędkości ucieczki z gwiazdy, oraz że wyliczony rozmiar otoczki zgadza się z roz

miarem wewnętrznej powierzchni R oche t. Te dwa fakty będą mu pomocne prr; argumen

towaniu swej własnej teorii.

Wyżej przytoczone trudności można ominąć, jeże li założy się, że materia nie 

ekspanduje, lecz oderwana od gwiazdy krąży z prędkościami kołowymi dookoła niej. 

Oznacza to, że w układzie cylindrycznym if>, r i z materia ma głównie składową pręd

kości vy oraz niewielką vr wynikająca z istnienia w otoczce gradientu ciśnienia 

skierowanego na zewnątrz. Zjawisko to nazywa się niestabilnością rotacyjną. Nie

stabilność taka może wystąpić np. podczas homologicznej lub prawie homologicznej

•S ie rsze  omówienie wyników obserwacji gwiazd Wolfa-Rayeta znajdzie czytelnik w artykule: 

K. Stępień „Gwiazdy Wolfa-Rayeta” , Postępy Astronomii vol X II, str. 85 1964 i.
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kontrakcji gwiazdy. W tym wypadku prędkość kątowa gwiazdy Q rośnie jak 1 /R J, pod
czas  gdy prędkość kątowa krytyczna, przy której będzie następowało odrywanie s ię  
materii z równika, będzie rosła jak  l / R 3/ 2. J a s n e  je st ,  że w takim wypadku musi na
stąp ić  moment, w którym te dwie prędkości zrównają s ię .  Materia zacznie odrywać s ię  
z okolic równika i krążyć z prędkościami kołowymi dookoła gwiazdy. J e ż e l i  gwiazda 
będzie kontrahowała dalej, proces ejekcji  będzie narastał. Powstaje pytanie, czy 
gwiazdy Wolfa-Rayeta mogą być w takim stadium.

Z wyników przytoczonych dla V444 Cygni widać, że brednia gę s to ść  składnika 
Wolfa-Rayeta je s t  ok. 1.5 g/cm* przy masie 1 0 0 .  Gwiazda z ciągu głównego o tej samej 
masie ma gę stość  5 lub nawet więcej razy mniejszą. Nie ulega wobec tego wątpli
wości, iż gwiazda Tiolfa-Rayeta odeszła  już od ciągu głównego. Nie je s t  to oczy
wiście dowód na to, że gwiazda obecnie kontrahuje, ale  przemawia za tym, źe kontr
akcja  grała lub gra istotną iolę w je j życiu. Również fakt niewystępowania wodo
ru w tych gwiazdach wskazuje na zaawansowaną ewolucję. Ponieważ drugi skład
nik nkładu zaćmieniowego je s t  gwiazdą ciągu głównego i ma większą masę, więc wy
daje s ię ,  że składnik V’olfa-R ayeta musiał początkowo mieć w iększą  masę i znaczną 
je j c z ę ść  utracił  na korzyść drugiego składnika-

Hipoteza niestabilności rotacyjnej daje bardzo naturalny mechanizm wyrzutu materii 
z gwiazdy. Należy tu podkreślić, że teoria ejekcji  radialnej nie potrafi dać zadowala
jące j odpowiedzi na pytanie, jaki j e s t  mechanizm wyrzutu. J e ż e l i  obszary emitujące 
nie s ą  deleko od powierzchni gwiazdy, to prędkości materii będą równe prędkościom 
kołowym i w związku z tym szerokości  najszerszych linii powinny odpowiadać właśnie 
tym prędkościom. Ale, jak autor zauważył wcześniej,  szerokości te odpowiadają  pręd
kości ucieczki, która je s t  o czynnik \[2  większa od prędkości kołowej. Jednak zgod
nie z obliczeniami Mi i n c h a  wszystkie linie u lega ją  poszerzeniu podczas przejśc ia  
przez otoczkę złożoną z wolnych-elektronów. J e ż e l i  uwzględni s ię  to poszerzenie, to 
okaże s ię ,  że wewnętrzna szerokość linii dobrze zgadza s ię  z prędkością kołową. 
W ten sposób na bardzo naturalnej drodze można wyjaśnić pierwszą z zanotowanych 
koincydencji . Równie łatwo można wyjaśnić drugą z nich — że promień otoczki równy 
je s t  w przybliżeniu promieniowi wewnętrznej powierzchni Roche a. Otóż należy spodzie
wać s ię ,  że materia krążąca dookoła gwiazdy w pobliżu powierzchni R o c h e t  będzie 
miała małą prędkość względem tej powierzchni. W takim wypadku potencjał grawitacyjny 
gra dużą rolę w dynamice ruchu i poza granicą R o c h e t  zarówno rozkład jak i prędkości 
materii będą inne niż wewnątrz. Oczywiście, k szta łt  otoczki nie będzie dokładnie 
taki jak powierzchni Roche^a, gdyż materia będzie jednak miała pewną prędkość kąto
wą względem niej i wskutek tego otoczka będzie bardziej kołowa niż ta powierzchnia.

Model proponowany przez autora wyjaśnia  również sugerowany przez obserwacje 
rozkład prędkości w otoczce. Mianowicie w przypadku n iestabilności rotacyjnej pręd
kość w otoczce będzie oczywiście malała na zewnątrz, co j e s t  w zgodzie z obserwa
cjami. Należy również podkreślić fakt niewystępowania efektu okultacji,  gjdyż obszar 
zasłonięty przez gwiazdę mą względem niej prędkość radialną równą zeru.

P o zosta je  do usunięcia je s z c z e  jedna trudność: zależność natężenia linii 4686 
od fazy, obserwowana przez H i l t n e r a  u gwiazdy CQ Cep oraz znacznie s ł a b sz a  
obserwowana u V444 Cygni. Otóż dla pojedyncze'j gwiazdy rotującej na granicy nie
stabilności rotacyjnej e jekcja materii będzie osiowo symetryczna. Inna sytuacja  będzie 
dla układu podwojnego. Autor w jednej z poprzednich swoich prac badał zależność 
wyrzutu materii od długości dla wypadku niesynchronicznej rotacji. Dla n as  intere
su ją ce  będą dwa graniczne wypadki: gdy kszta łt  gwiazdy je s t  dokładnie taki jak  po
wierzchni ekwipotencjalnej (to przybliżenie s to su je  s ię  dla rotacji synchronicznej) 
oraz — w wypadku silnego asynchronizmu — gdy kształt  gwiazdy je s t  bardziej kołowy 
niż powierzchni ekwipotencjalnej (w naszych rozważaniach przyjmiemy, że je s t  dokład

nie kołowy). Decydujący dla tego, które przybliżenie j e s t  lep sze ,  będzie stosunek— .
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gdzie  Q je s t  p rędkością  kątow ą ro tac ji sk ładn ika  a co p ręd k o śc ią  ką tow ą orb ita lną.
Q Q

J e ż e l i  —■» 1, to lep sze  je s t  p ierw sze p rzyb liżen ie  a je ż e li —  S> 1 — to drugie. Trudno 

je s t  stw ierdzić  dokładnie przy jak ie j w artości — b liż sze  prawdy s ta je  s ię  drugie, a le
Q

autor sugeru je  w artość 4. Dla układu V444 Cygni autor bezpośrednio w ylicza —, nato-
GO

m iast dla CQ Cep musi przyjąć ja k ie ś  założen ie  odnośnie masy sk ładn ika  W olfa-Rayeta. 

Z ak ładając , źe je s t  ona taka jak w uk ładzie  V444 Cygni, otrzym uje w artość — -  4.6(
CO

p odczas gdy dla V444 Cygni w ynosi ona 40.6. W ylicza następ n ie , jak ie  prędkości s ą  
potrzebne, by elem ent masy wyrzucony z gwiazdy mógł osiągnąć  punkt, w którym efektyw
ny p o ten c ja ł znika. Z rachunków wynika, że o ile  dla układu V444 Cygni za leżn o ść  
te j p rędkości od d ługości je s t  n iew ielka, o tyle 
d la  CQ Cep je s t  ona dość s iln a . Widać to 
z za łączonej tabe li, w której wyżej zdefinio
wana prędkość oznaczona je s t  l i te rą  t>°, a d ługość 
liczona  je s t  od lin ii łączące j obydwie gwiazdy.
Rachunki prow adzone były przy założeniu , 
że s łu sz n e  je s t  drugie przyb liżen ie . Autor wy
lic z y ł rów nież v° d la pierw szego p rzyb liżen ia , 
a le , oczyw iśc ie , rachunki mogą m ieć se n s  
tylko najw yżej dla CQ Cep i n ie  zm ieniają 
konkluzji.

W zakończeniu autor w skazuje  na pewne obserw acyjne konsekw encje proponowanego 
modelu. Pow inien  być m ianowicie obserwowany tzw. efek t R o ssite ra  polegający  na  
tym, że krzywa prędkości radialnych je s t  zn iekszta łcona w skutek zasłan ian ia  przez drugą 
gw iazdę kolejnych c z ę śc i ro tu jącej m aterii. E fek tu  takiego nie obserw uje s ię , a le 
autor zw raca nwagę na m asku jącą  d z ia ła ln o ść  poszerzen ia  lin ii przez otoczkę złożoną 
z wolnych elektronów  oraz zm ienności z fazą profilu lin ii i ich n a tężen ia . Z h ipotezy 
wynika również re la c ja  między nachyleniem  o si ro tac ji gwiazdy do prom ienia w idzenia 
oraz szerokośc i lin ii . N ieste ty , praw dopodobieństw o zn a lez ien ia  gwiazd o małych na
chyleniach  je s t  n iew ielk ie . O bserw uje s ię  tylko jedną, HD 190918, k tóra to  nachylen ie  
ma prawdopodobnie około 20°. Jednak  n ie  w ykazuje ona w ęższych lin ii n iż  inne gwiazdy 
tego typu. W tym wypadku ńutor stw ierdza , że w skutek n iedokładnego w yznaczenia 
krzywej p rędkości radialnych w artość tego nachy len ia  m oże być w ątpliw a, poza  tym 
suma m as może być n ieco  m nie jsza  n iż  założona oraz, że rów nież i tu efek t poszerze
n ia  przez o toczkę będzie zam azyw ał obraz.

Wydaje s ię ,  że sam a koncepcja  n ie s ta b iln o śc i ro tacyjnej je s t  in te re su jąca , ale 
wymaga je s z c z e  dalszego  bardziej szczegółow ego opracow ania. W tej p o s tac i n ie  
w yjaśnia ona nadal w ielu obserwowanych zjaw isk; np. obserw uje s ię  gwiazdy Wolfa- 
R ayeta  w aso c jac jach , rów nież w tych najm łodszych, co sugerowałoby ich  bardzo młody 
w iek. We w szystk ich  układach podjv<5jnych prędkości y w yznaczone z różnych lin ii 
różnią s ię  n iek iedy  o w artość rzędu 100 k m /sek ., co znacznie p rzew yższa błąd obser
w acji. W gw ieżdzie CQ Cep lin ia  4686 zachow uje s ię  zupełnie nietypow o. Oprócz s i l
nej zmiany n a tęż en ia  z fazą krzyw a prędkości rad ialnych  skonstruow ana za je j pomocą 
w ykazuje e lip tyczność  rzędu 0.3 wbrew w szystkim  innym obserwacjom wskazującym  
na e lip tyczność  rów ną zero. Choćby z tych przytoczonych faktów w idać, że  procesy 
zachodzące w gw iazdach W olfa-Rayeta m ają bardzo złożoną natu rę  i stw orzenie  zado
w alającego  modeln będzie raczej trudne. •

L I T E R A T U R A
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(k m /sek )

CQ Cep 
(km /sek)

0° 0 0
90° 0.20 19

180° 1.73 49
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KROMKA

SYMPOZJUM I KOLOKWIUM 

O EUROPEJSKIEJ SIECI TRIANCULACJI SATELITARNEJ 

PARYŻ, GRUDZIEŃ 1964

1 .  C I C H O W I C  Z

Jeże li z szeregu punktów położonych na powierzchni Ziemi (rys. 1) zostaną 

jednocześnie wykonane pomiary kierunków tego samego sztucznego satelity Ziemi 

w jego kolejnych położeniach na orbicie, powstanie w przestrzeni geometryczny układ 

składający się z czworościanów. Taki elementarny czworościan zostaje utworzony 

przez trzy stanowiska obserwacyjne naziemne i chwilowe położenie sztucznego sate

lity (np. na rysunku 1 przez punkty A, B, C i S,). Czworościan ten możemy rozwiązać, 

jeże li oprócz zaobserwowanych kierunków ASu BSi i CSt znane są współrzędne 

dwóch wierzchołków jego podstawy, lub, co na jedno wychodzi, odległość między 

tymi punktami. Zachowując właściwe proporcje elementów liniowych (boki trójkątów 

naziemnych tego samego rzędu co wysokość satelity: od 500 do 1500 km), możemy 

„pokryć”  terytorium Europy układem kilkunastu takich czworościanów i zbudować 

sieć geodezyjną, zwaną triangulacją satelitarną lub triangulacją kosmiczną lub ściślej 

t r i e d r y z a c j ą  ( trikdrisation).

Rys. 1. Zasada triangulacji satelitarnej

Idea transkontynęntalnego i transoceanicznego łączenia sieci geodezyjnych do

czekała się realizacji dzięki umieszczeniu na orbicie pasywnego przekaźnika, sate- 

lity-balona o trzydziestometrowej średnicy Echo 1. Pierwsze eksperymenty z triangula

c ją satelitarną zostały przeprowadzone począwszy od roku 1961 jednocześnie w ZSRR,
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w USA i we Francji. Eksperymenty te w głównej mierze dotyczyły metodyki i techno

logii zagadnienia. Przeprowadzono próby z precyzyjnymi kamerami satelitarnymi, 

analizy dokładności i pierwsze obliczenia.

Lata następne przyniosły owocną realizację próbnych poligonów i sieci trian- 

gulacji satelitarnej UJ. Do eksperymentów radzieckich w roku 1963 przystąpiły stacje 

w Polsce (Poznań), Rumunii (Bukareszt) i NRD (Poczdam) — powstała sieć euroazja

tycka od Poczdamu do Wysp Kurylskich na Dalekim Wschodzie. Stany Zjednoczone 

zbudowały na swoim kontynencie wielobok, który stanowi fragment projektowanej 

przez US Coast nad Geodetic Survey sieci światowej. Francuzi dokonali „desantu”  

w Afryce Północnej, w łączając do realizowanej przez siebie sieci dwie stacje saha- 

ryjskie Hamaguir i Ouargle.

Przeprowadzane próby stały się przedmiotem studiów, raportów i dyskusji między

narodowych, zwłaszcza na forum Międzynarodowej Asocjacji Geodezyjnej oraz I Grupy 

Roboczej (Tracking & Telemetry) unii COSPAR. W rezultacie jesienią 1964 roku 

z inicjatywy Asocjacji popartej uchwałą COSPAR powstał międzynarodowy organizm 

pod nazwą Central Bureau for Satellite Geodesy z siedzibą w Smithsonian Astrophysical 

Observatory. W skład Rady Naukowej Biura wchodzi trzech przedstawicieli Asocja

cji i tyluż przedstawicieli COSPAR. Do zadań Biura i jego Pady należeć ma opra

cowywanie światowych programów satelitarnych wraz z typowaniem optymalnych 

parametrów satelitów geodezyjnych, instrumentarium itd. Powołany do życia orga

nizm ma do przezwyciężenia nie tylko trudności natury organizacyjnej i technicznej, 

ale być może napotka przeszkody mające swoje źródło w kontrowersjach politycz

nych i wojskowych.

Inicjatywa zorganizowania międzynarodowego sympozjum poświęconego europej

skiej sieci triangulacji satelitarnej wyszła ze strony francuskiego Institut G^ographique 

National przy współpracy tamtejszego Comitć National des Ćtudes Spatiales. W dniach

14, 15 i 16 grudnia ub.r. obradowali w Pa

ryżu uczeni [geodeci i astronomowie] 

kilkunastu krajów europejskich i zamor

skich. Z krajów obozu socjalistycznego 

wzięli w nim udział delegaci ZSRR 

z Prof. A.A. M i c h a j ł o w e m  na czele, 

dwaj przedstawiciele Rumunii z Prof. 

C. P o p o v i c i ,  astronomem bukareszteń

skiego Obserwatorium, jeden Czechosło- 

wak oraz delegaci polscy: obok niżej 

podpisanego Doc. St. K r y ń s k i  z Instytutu 

Geodezji i Kartografii oraz — z okazji 

pobytu w Paryżu — Prof. W. O p a l s k i  

i Doc. J . J a s n o r z e w s k i .

Na program Sympozjum złożyły się 

w pierwszej kolejności narodowe raporty 

o realizowanych lub przygotowywanych 

pracach w zakresie triangulacji. O prze

prowadzonych eksperymentach obserwa

cyjnych i pierwszych dokonanych anali

zach wygłosili komunikaty przedstawi

ciele zaledwie kilku służb satelitarnych: 

ZSRR, USA, Francji P o l s k i  i Rumunii — o zaawansowanych przygotowaniach 

i próbach technologicznych zakomunikowali m.in. nczeni W. firytanii, NRF, Włoch, 

Szwecji, Szwajcarii i Czechosłowacji. Drugim, zasadniczym nurtem Sympozjum stały 

się dyskusje nad kilkoma zgłoszonymi projektami światowych i kontynentalnych sieci 

fundamentalnych geodezji. Na czoło tych projektów wysuwała się koncepcja wybitnego

Ryg. 2. Dwudziesto ścian — radziecki projekt 

sieci światowej I.D , Z o ng  o ł o w i e  za



Kronika 131

radzieckiego uczonego polskiego pochodzenia I. D. Ż on g o ło  w i c z a, wicedyrektora 

Instytutu Teoretycznej Astronomii w Leningradzie. Projekt ten (zreferowany przez 

A. A. M i c h a j ł o w a )  sprowadza się do zbudowania na powierzchni kuli ziemskiej 

gigantycznego regularnego dwudziestościanu (rys. 2) z wykorzystaniem satelity obiega

jącego Ziemię na wysokości ok. 12 tys. km na orbicie okołobiegunowej. Projekt amery

kański forsowany przez .US Coast & Geodetic Survey (rys. 3) proponuje skonstruowa

nie sieci składającej się z 68 trójkątów o łącznej liczbie 102 boków z sate litą na 

wysokości 4 tys. km. Zadziw iającą jest rzeczą, że konfiguracja lin ii brzegowych 

kontynentów i wysp zezwala i w jednym i drugim przypadku na budowę sieci o nieomal 

idealnych równobocznych trójkątach.

Hys. 3. Projekt US Coast & Geodetic Survey

Niektóre projekty dotyczyły sieci o charakterze lokalnym, obejmującym wyłącznie 

Europę. Interesujący referat wygłosił w imieniu specjalnej grupy studiów powołanej 

na sierpniowym Sympozjum geodezyjnym w Sztokholmie H.M. D u f o u r  z Francji. 

Projektowana sieć europejska ma zgodnie z projektem stanowić fragment światowej



132 Kronika

sieci, której realizacja wymagać będzie satelity umieszczonego na orbicie odległej

0 około 4000 km. Prace roku 1965 oparte o wyniki obserwacji satelitów Echo 1, Echo 2

1 Explorer 19 będą jeszcze miały charakter próbny. Przewiduje się tu m.in. przeprowa

dzenie nawiązania między Grenlandią i Islandią z Norwegią i Wielką Brytanią; pomiędzy 

Wielką Brytanią a Norwegią i Holandią, łączność przez morze Śródziemne oraz przez 

morze Bałtyckie. Głównym kompleksem będzie sieć przebiegająca od Azorów i Hiszpa

n ię aż do Enropy Środkowej. Fodobny projekt zgłosiła grupa uczonych NRF z Prof. 

R. K n e i s e l e m .  Na wielkiej karcie Europy ukazano szereg stacji satelitarnych z na

niesionymi kierunkami łącznymi. Nie przypadkowo centralny punkt kompleksu europej

skiego stanowiło Monachium.

Osobna dyskusja dotyczyła definicji optymalnego satelity geodezyjnego, naj

dogodniejszego dla realizacji europejskich projektów.

Czy organizatorzy Sympozjum osiągnęli swój cel: nawiązanie porozumienia z jed

nej strony pomiędzy Europą Zachodnią a krajami obozu socjalistycznego, z drugiej 

strony pomiędzy Europą a Stanami Zjednoczonymi w sprawie realizacji światowej 

(europejskiej) sieci? Niewątpliwie uzgodniono szereg wspólnych tendencji zgłoszono 

deklaracje współpracy nad zagadnieniem, ale nie udało się powołać międzynarodo

wego organizmu roboczego. Dalszy ciąg dyskusji odbędzie się w toku następnego 

Sympozjum o triangulacji satelitarnej: Meny, koniec kwietnia 1965 r.

Po zakończeniu Sympozjum gospodarze zorganizowali w tym samym miejscu 

kolokwium poświęcone geodezji satelitarnej (Colloque sur la Gćodćsie Spatiale). 

Kolokwium przeznaczone było dla blisko stuosobowej grupy francuskich uczonych 

reprezentujących dyscypliny pokrewne, więc: geodetów, astronomów, geofizyków, 

fizyków ' itd. Program kolokwium zawierał 9 wykładów (1—2 godzinnych), których 

tematykę stanowiły zagadnienia od klasycznej geodezji wyższej, geodezji satelitar

nej i mechaniki nieba (w zastosowaniu do SSZ) do aktualnych zastosowań obserwacji 

sztucznych satelitów w geodezji, metodyki obserwacyjnej i technologii. Do wygłosze

nia wykładów zaproszono Prof. P. T a r d i  — nestora francuskiej geodezji, J. I . e v a l l o i s  

z Institut Gćographique National, Prot. P. M u l l e r a  z Meudon, Prof. J . Kov a l e v -  

s k y ^ g o  z Bureau des Longitudes, Prof. A. M a r u s s i  z Włoch (jednocześnie członek 

Biura MUGG), S. H e n r i k s e n a  z US Army Map Service, Prof. G. V e i s a  z Uniwer

sytetu w Atenach oraz piszącego to sprawozdanie. Kolokwium trwało dwa dni: 17 

i 18 grudnia ub.r.

Siedzibą obydwu imprez był gmach Centre National des Becherches Scientifique 

przy Quai d ^na to le  France. Organizacja i obsługa uczestników godna naśladowania. 

Obrady trwały od 9 do 18-tej z przerwą obiadową.

W wolnym czasie niżej podpisany odwiedził Obserwatorium Astronomiczne i central

ną stację satelitarną Francji w Meudon pod Paryżem oraz ośrodek Centre National 

des Ćtudes Spatiales w Paryżu.

L I T E R A T U R A

£l] L.  C i c h o w i  c z, N ajnow sze aspekty  trójwymiarowej geodezji sa te litarn e j, Geodezja i Karto

grafia, X III, 4, 1964.

SYMPOZJUM IAJJ O WYBORZE MIEJSCA 

POD BUDOWĘ OBSERWATORIÓW ASTRONOMICZNYCH

K. S T Ę P I E Ń

W dniach od 1 do 6 października 1962 r. odbyło się w Rzymie Sympozjum Między

narodowej Unii Astronomicznej poświęcone zagadnieniom wyboru miejsca pod budowę
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obserwatoriów oraz związanych z tym badań atmosfery ziemskiej pod kątem potrzeb 

astronomicznych. Jednym z uczestników konferencji był prof, dr Stefan P i o t r o w s k i  

z Obserwatorium Astronomicznego w Warszawie. Z wygłoszonych tam wielu referatów 

chciałbym wybrać niektóre i krótko omówić.

Zacznę od streszczenia kilku fragmentów referatu J . S t o c k a  zatytułowanego 

Procedures for Location of Astronomical Observatory Sites. Autor na wstępie stwierdza, 

że głównym czynnkiem ograniczającym efektywność teleskopów są nie jego właści

wości optyczne, lecz atmosfera ziemska. Ona bowiem określa wielkość graniczną, 

zdolność rozdzielczą i przedział widmowy dostępny obserwacjom. W związku' z tym 

najrozsądniejsze wydaje się umieszczanie instrumentów poza granicami atmosfery. 

Niestety, w najbliższej przyszłości koszt wyniesienia teleskopu poza atmosferę 

będzie na pewno tak wysoki, źe będziemy musieli ograniczyć się jedynie do wykorzy

stania ich dla uzyskania informacji, których otrzymanie przez obserwatorium ziem

skie jest zupełnie niemożliwe. Ale na powierzchni Ziemi można znaleźć miejsca, 

w których ujemny wpływ atmosfery będzie zminimalizowany. Umieszczenie tam instru

mentów na pewno umożliwiłoby dalszy postęp w dziedzinie astronomii obserwacyjnej.

Istnieje wiele warunków, które muszą być spełnione, aby dane miejsce było 

odpowiednie do umieszczenia tam teleskopu. U la sprecyzowania tych warunków nie

zbędne jest wprowadzenie pewnych terminów charakteryzujących wpływ atmosfery. 

Warunki optyczne, jakie istn ie ją w atmosferze są  opisane przez następujące dane:

a) seeing — obejmuje on wszystkie przypadkovie zmiany w kierunku całej wiązki 

światła lub jej części,

b) scyntylacja — opisuje zmiany w całkowitym strumieniu światła docierającym 

od gwiazdy do teleskopu,
c) ekstynkcja — odnosi się do strat światła podczas przejścia przez atmosferę, 

strat spowodowanych przez absorpcję i rozproszenie,

d) jasność tła — jest ona szczególnie ważna przy obserwacjach słabych obiektów. 

Świecenie tła pochodzi z trzech zasadniczych źródeł: rozproszenia światła pocho

dzącego od c ia ł niebieskich, rozproszenia światła pochodzącego od obiektów ziem

skich zbudowanych przez człowieka oraz zorzy polarnej,

e) średnia ilość nocy pogodnych w roku.

Oprócz tego wpływ mają inne czynniki jak wiatry, temperatura, wilgotność po

wietrza i tp. v
Oczywiście prawdopodobieństwo tego, że wszystkie czynniki będą w danym miej

scu zoptymalizowane, jest niewielkie. Trzeba raczej pójść na kompromis uzależniony 

od tego, który z wymienionych czynników jest ważniejszy dla typu obserwacji, jakie 

chcemy prowadzić, a który mniej ważny. Na przykład dla zliczeń meteorów ważna 

jest tylko ilość pogodnych nocy w roku, podczas gdy inne czynniki nie mają praktycz

nie żadnego znaczenia. Dla obserwacji Księżyca ważny jest seeing, a up. jasność 

tła czy wielkość ekstynkcji jest zupełnie nieistotna. Jeszcze inne warunki są naj

ważniejsze dla spektroskopii lub fotometrii gwiazd. Widać stąd, źe trudno mówić

0 wyborze miejsca nie wiedząc z góry, jakiego typu obserwacje będą prowadzone

1 przy pomocy jakiego instrumentu. Tym niemniej celowe jest omówienie wszystkich 

czynników po kolei.
Seeing wpływa głównie na zdolność rozdzielczą instrumentu. W'skutek tego ogra

nicza jakość obserwacji planet, Księżyca, gwiazd podwójnych, gromad kulistych 

czy gwiazd w galaktykach. Oprócz tego powodując rozmycie obrazu gwiazdy, zmniej

sza wielkość graniczną dostępną obserwacjom, co jest ważne w fotometrii. Seeing wpływa 

również na obserwacje spektralne zmniejszając zdolność rozdzielczą. Z tych kilku 

przykładów widać, że ’ jest on niezwykle ważnym czynnikiem przeszkadzającym 

w obserwacjach.
Scyntylacja polegająca na „mruganiu”  gwiazd jest zależna od rozmiarów tele

skopu. Przy obserwacjach gołym okiem jest ona bardzo silna, lecz ze wzrost*™ *red-
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nicy maleje tak, że dla dużych średnic je s t  raczej nieistotna. Jednak dla teleskopów
0 średnicy do ok. 50 cm może być ważna.

Ekstynkcja powstaje jako nałożenie się  czterech zasadniczych czynników: roz
proszenie na molekułach suchego, czystego powietrza, które ma rayleighowski charakter
1 znaną zależność od masy słupa powietrza, absorpcja w warstwie ozonu powodująca 
niedochodzenie promień'•’Wania poniżej 2950 % do powierzchni Ziemi (absorpcja ta 
je s t  raczej stała), pasma absorpcyjne pary wodnej oraz absorpcja spowodowana przez 
zanieczyszczenia przemysłowe atmosfery, której nie da się  ująć dokładniej.

Ekstynkcja je st  szczególnie ważna przy obserwacjach spektroskopowych oraz 
fotometrycznych. W pierwszym przypadku przedłuża czas ekspozycji i ogranicza prze
dział widmowy, a w drugim zmniejsza graniczną wielkość gwiazdową. Dla fotometrycz
nych obserwacji jaśniejszych gwiazd ważna je st tylko stałość  ekstynkcji z czasem.

Jasn o ść  tła je s t  dwojakiego pochodzenia: atmosferycznego i pozaatmosferycz- 
nego (rozproszenie na materii międzygwiazdowej słabe, niewidoczne gwiazdy). Główną 
rolę gra jednak jasn ość powstająca w dolnych warstwach atmosfery, a szczególnie 
rozproszenie światła Księżyca zależne od fazy i położenia na niebie. Składowa ja s 
ności tła powstająca w dolnych warstwach atmosfery je st  skorelowana z ekstynkcją, 
gdyż te same cząstki powodują obydwa zjawiska.

Na bazie otrzymanych dotychczas obserwacji związanych z naszą atmosferą 
można stworzyć pewien model ruchów w niej istniejących. Obserwacje pokazują, że 
przy obserwacjach małym teleskopem występują dwie składowe seeingu: jedna po
lega na przypadkowym pojaśnianiu jednych części obrazu gwiazdy i pociemnianiu 
drugich, a druga na ruchu obrazu jako całości. Przy obserwacjach dużym teleskopem 
występuje tylko pierwsza z nich. Co do scyntylacji, to najwięcej obserwacji było 
związane z fenomenem „m igotania”  gwiazd widzianym gołym okiem. Występują tu 
dwa charakterystyczne zjawiska; planety na ogół nie migotają o ile nie s ą  bardzo 
blisko horyzontu, oraz migotanie zanika przy obserwacjach binokularem lub dużym 
teleskopem. W oparciu o te fakty utworzymy prosty model turbulentnej atmosfery.

Rozpatrzmy efekt sferycznego zagęszczenia przesuwającego się poziomo nad 
teleskopem. Oczywiście promienie przechodzące przez to zagęszczenie ulegną 
odchyleniu. Je że li rozmiar zagęszczenia będzie większy niż średnica teleskopu, 
to zauważymy ruch obrazu jako całości, a jeżeli będzie mniejszy, to da się zauważyć 
jedynie zmiana w rozkładzie oświetlenia. Dlatego w przypadku małych średnic obser
wujemy obydwa zjawiska, podczas gdy z dużymi instrumentami jedynie drugie. Obser
wując tę sam ą gwiazdę za pomocą dwu teleskopów rozsuniętych na pewną odległość 
tak, by obrazy je j zostały sprowadzone do jednego punktu, można wnioskować o roz
miarach liniowych elementu turbulentnego atmosfery. Gdyby obydwa teleskopy dokład
nie pokrywały się , to ruchy obydwu obrazów byłyby całkowicie skorelowane. W miarę 
wzrosta odległości synchronizacja będzie maleć. Znając odległość między teleskopa
mi przy znpełnym braku synchronizacji można znaleźć średnie i największe rozmiary 
niejednorodności atmosfery. Obserwując natomiast jednym instrumentem dwie gwiazdy 
równocześnie i porównując ich ruchy, można uzyskać informację o rozmiarach kąto
wych tych niejednorodności, a stąd znając ich rozmiary liniowe wyznaczymy ich 
odległości od nas.

Proste rozumowanie łatwo 'wykaże nam, że scyntylacja i seeing powstają w róż
nych warstwach atmosfery. Załóżmy, że równoległa wiązka światła pada na cienką 
turbulentną warstwę powietrza. Po przejściu przez nią wiązka przestaje być równo
legła i wskutek tego oświetlenie terenu je s t  niejednorodne. Te niejednorodności rosną 
z odległością warstwy (przynajmniej do punktu, w którym nierównoległe promienie 
zaczną się  przecinać). W danym punkcie obserwator będzie obserwował wówczas 
zmiany natężenia światła gwiazdy (scyntylacje), ale jeżeli warstwa turbulentną będzie 
blisko, to wówczas zaobserwuje tylko zmiany w rozkładzie jasn o ści (seeing). Su
mując można powiedzieć, że seeing powstaje w warstwie położonej tuż przy po
wierzchni Ziemi, natomiast scyntylacja powstaje w wyższych warstwach atmosfery.
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Po tych generalnych uwagach autor referatu przeszedł do szczegółowego omó

wienia sposobów i technik użytecznych przy obserwacjach poszczególnych zjawisk. 

Dla czytelnika nie zamierzającego specjalizować się w tym przedmiocie wydaje się 

to być mniej interesujące.

W dyskusji zabrał głos m.in. J . B o s c h .  Zwrócił on uwagę na brak sprecyzowa

nego zakresu terminu „seeing” . Zaproponował, by pod słowem tym rozumieć tylko 

fakt odchylenia rozkładu oświetlenia na obrazie gwiazdy od przewidywanego teoretycz

nie na podstawie optycznych właściwości instrumentu. Natomiast ruch obrazu jako 

całości należy z tego zakresu wykluczyć. W dalszej części swej wypowiedzi za

prezentował kilka przeźroczy, na których widoczne były zdjęcia układu podwójnego 

gwiazd zrobione w odstępach kilkusekundowych z dużym powiększeniem. Widać na 

nich, jaki jest wpływ seeingu na kształt gwiazd. Wskutek małej odległości kątowej 

(2V1) seeing zniekształca obrazy obydwu gwiazd jednakowo, co ułatwia obserwacje 

przy pomiarach odległości kątowej. Wyraźnie widać również, że obraz seeingu zmie

nia się bardzo szybko. Pyły to, jak zauważył autor, najlepsze z dotychczasowych 

zdjęć tego rodzaju.

Drugim referatem, który chciałbym omówić, jest referat R.S. S c o r e r a  pt. The 

Causes o f Atmospheric Inhomogeneities. Autor koncentruje się w nim na omówie

niu przyczyn, które powodują niejednorodności współczynnika załamania w atmosferze, 

co z kolei wskutek rozproszenia promieni światła powoduje rozmycie obrazu. Zmiany 

współczynnika załamania związane są najsilniej ze zmianami temperatury i dlatego 

autor dyskutuje głównie przyczyny powodujące fluktuacje temperatury.

Nocą, gdy grunt się ochładza, układ temperatury w jego pobliżu jest taki, że 

rośnie on» z wysokością. Taka konfiguracja jest stabilna. Jeże li zaczyna wiać wiatr, 

to wskutek istnienia przeszkód terenowych powstaje ruch turbulentny,* dolne warstwy 

powietrza mogą wznieść się w górę i izotermy zaplątują się powodując fluktuowanie 
temperatury na danym poziomie, fluktuacje takie będą powstawały tym łatwiej im 

mniejszą jest tzw. liczba Richardsona:

gdzie g jest przyśpieszeniem, p — parametrem zależnym od temperatury i jej rozkładu 

, dU
a U = —— jest gradientem prędkości laminamego wiatru. Ogólnie rzecz biorąc liczba

ta zależy też od wielu innych czynników, takich jak wysokość czy nierówności terenu. 

W warstwie powietjza umieszczonej wysoko nad gruntem często występuje wzbudze

n ie  cienkiego obszaru spowodowane przez obecność np. góry blisko pod nią, Interesują

ce jest, że warstwy najbardziej stabilne (|3 duże) są  w takich warunkach najłatwiej 

wzbudzane i najłatwiej wytwarzają się tu fluktuacje temperatury.

Dla obserwacji słonecznych ważna jest sytnacja, gdy grunt jest cieplejszy n iż 

otaczające powietrze. Stratyfikacja jest wówczas niestabilna i następuje szkodliwa 

konwekcja. Można ją  zmniejszyć przez odpowiednie pokrycie terenu, np. przez za

sianie trawy. Będzie ona wówczas absorbowała ciepło obracając je  na ciepło parowa

nia wody z liśc i i przez to temperatura gruntu będzie niższa. Bardzo korzystna jest 

w tym wypadku pokrywa śnieżna, gdyż śnieg odbija promienie oraz nie dopuszcza 

do wzrosty temperatury powyżej 0°C (gdyż wtedy zaczyr.a topnieć). Wielkość fluktuacji 

temperatury w funkcji wysokości w wypadku istnienia konwekcji można oszacować 

wychodząc z prędkości konwekcji (zdeterminowanej przez gradient temperatury) oraz 

z faktu, że strumień ciepła w górę jest stały. Okazuje się, iż  interesująca nas wielkość 

zmienia się jak A więc jest tu widoczna korzyść z umieszczenia teleskopu

możliwie najwyżej nad ziemią.
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W zasadzie można przewidzieć kierunki wiatrów oraz grubości warstw biorących 

udział w ruchu, wychodząc z pewnych prawidłowości w zachowaniu się atmosfery 
przy danym ukształowaniu powierzchni podczas zmiany warunków termicznych w cza

sie doby. Ogólnie rzecz biorąc trudno jest jednak dokładnie przewidzieć rachowanie się 
mas powietrza na danym wycinku terenu, opierając się tylko na ukształtowaniu lokal
nym (zbocze góry, dolina), gdyż zależy ono w dużym stopniu od warunków topogra
ficznych.

Drugą przyczyną powodującą fluktuacje współczynnika załamania mogą być nie
jednorodności wilgotności. Sama zmiana wilgotności nie powoduje bezpośrednio 

zmian współczynnika załamania dla optycznych długości fali, ale biorąc pod uwagę 
fakt, że para wodna ma gęstość mniejszą niż suche powietrze, dochodzimy do wniosku, 
że jeżeli dwa sąsiednie elementy mają tę samą gęstość przy różnej wilgotności, to 
muszą mieć różne temperatury. Wielkość tego efektu jest dana przez związek: 0?1 C 
na gram pary wodnej na kilogram powietrza. Oznacza to, że jeżeli 1 kg powietrza za
wiera o 1 gram pary wodnej mniej niż sąsiedni i ma tę samą gęstość, to jest cieplejszy 
o 0?1 C. Efekt ten może być istotny, gdyż jeżeli w początkowym uwarstwieniu poziomym 
sytuacja była statyczna, to po przemieszaniu warstw gęstość szybko się wyrówna, nato

miast wilgotność może wyrównać się tylko poprzez dyfuzję, tzn. w dłuższej skali 
czasu. W efekcie powierzchnie stałej wilgotności są w różny sposób ułożone. Jako 
przykłady konfiguracji tych' powierzchni mogą służyć różne typy obłoków.

Autor zastanawia się krótko również nad efektami powstawania wirów spowodo
wanych przeszkodami typu kopuł stojących na drodze wiejącego wiatru. Dochodzi 
do wniosku, że ponieważ w powstających za przeszkodą wirach krąży w zasadzie 
to samo powietrze wolno mieszając się z otaczającym, efekt fluktuacji temperatury 
będzie zaniedbywalny. Największych zmian temperatury należy spodziewać się w punk
cie napowietrznym, gdzie wytwarza się największe nadciśnienie. Ale dopiero przy 

wiatrach o prędkości rzędu 20 m/sek. temperatura może tam wzrosnąć o 0?2 C. Tak 
więc wpływ efektów dynamicznych na rozmycie obrazu jest na pewno mniejszy niż 
np. różnica temperatury między kopułą i otoczeniem. Tym niemniej ważne jest takie 
zaprojektowanie kopuły, by uniemożliwić masie powietrza znajdującej się blisko 
przy ziemi dostanie się powyżej szczeliny w kopule. W tym celu autor proponuje 
budowę kopuły na palach (teleskop, oczywiście, musi stać na masywnym, betonowym 

postumencie) i umieszczenie szczeliny na dostatecznej wysokoźci (nie mniej niż dwie 
średnice kopuły nad ziemią). Prócz tego celowe byłoby zbudowanie dwu podłóg za
wieszonych na pewnej wysokości na zewnątrz kopnły. Podłogi te zbudowane ■? bam

busa lub sieci nylonowej zapobiegałyby unoszeniu wzburzonego powietrza ponad 
nie, a prócz tego skrapiane w dzień woda zmniejszałyby konwekcję. Również sama 
kopuła powinna być tak skonstruowana, by minoryzowała różnice temperatury istnie
jące między nią i otoczeniem. Jako przykład autor proponuje obudowanie konwencjonal
nej kopuły drugą z nylonu i zainstalowanie pompy zmieniającej wciąż powietrze mię
dzy nimi.

Po tych referatach omawiających teoretyczny w pewnym sensie ńspekt zagadnie

nia wyboru miejsca, pragpę zaprezentować czytelnikowi dwa referaty związane już 
bezpośrednio z poszukiwaniami dogodnego terenu pod obserwatorium. Pierwszy z nich 
J. S t ock  a pt. Chili omawia wyniki dotychczasowych ekspedycji w Chile związa
nych z badaniem warunków atmosferycznych w różnych miejscach tego kraju.

Na początku autor daje kilka wskazówek od czego<należy rozpocząć poszukiwa
nia dogodnego miejsca. A więc najpierw z danych meteorologicznych (przy czym nie 
ze statystyk biura pogody, lecz z oryginalnych zapisów) należy wziąć najbardziej 
interesujące astronoma dane i na ich podstawie zlokalizować kraj, lnb w kraju miej
sce, gdzie jest najmniejsze zachmurzenie. Oczywiste jest poza tym, że obserwato
rium należy budować na szczycie góry. Należy więc ustalić najdogodniejszą wysokość.
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Dolna granica będzie określona przez inwersję temperatury, którą można określić 
z obserwacji porannych mgieł, lub ewentualnie uzyskać informacje o niej od pilotów 
samolotów. Średnio jest ona na wysokości od 1200 m do 2000 m. Górną granicę okre
ślają w niektórych krajach po prostu najwyższe góry, a jeżeli nie ma z tym kłopotu, 
to jest ona określona przez wysokość, na której człowiek jeszcze może wydajnie 
pracować, jak również przez wiatry i inne czynniki natury technicznej. W ten sposób 
mamy określony przedział wysokości. Należy teraz wybrać miejsce dostatecznie 
daleko odległe od innych gór o tej samej lub większej wysokości.

W ten sposób zaczęto również poszukiwania w Chile. Ogólne warunki pogodowe 

są tam takie, że między szerokościami 35°S i 25?S silnie zmienia się zachmurzenie 
wg prostej relacji: zyskuje się 10 nocy pogodnych w roku na stopień w kierunku pół
nocnym. Z drugiej strony obserwatorium z założenia ma służyć do obserwacji nieba 

południowego. Potrzebny był kompromis. W ten sposób uwaga została skoncentrowa
na na dwu miejscach. Mają one szerokości 30°S i 27°30/S i są odpowiednio na wysoko
ściach 2200 m i 3100 m. Pierwsze z nich znajduje się na górze Tololo, a drugie na 
górze La Peineta. W obydwu miejscach prowadzi się nadal badania i obserwacje.

Drugi referat A.R. H ogga  pt. Australie zapoznaje krótko czytelnika z wynikami 
poszukiwań przez staff Obserwatorium Mt. Stromlo terenu dogodnego pod budowę 
polowej stacji obserwacyjnej. Badania szły w dwu kierunkach: oszacowania ilości 

pogodnych nocy jakości obrazu. Były one prowadzone stale w stacji na Mt. Bingar 

(szer. 34°S, wys. 450 m) za pomocą 65 cm reflektora podczas normalnych obserwacji 
astronomicznych oraz w różnych innych miejscach za pomocą małych przenośnych 
teleskopów. W dwuletnim okresie czasu pod obserwacje fotometryczne nadawało się 
42$ czasu nocnego na Mt. Bingar, a dalsze 10% można było zużyć pod inne prace, 
np. spektroskopowa. Inne miejsca zostały wydzielone do obserwacji w oparciu o dane 
topograficzne i meteorologiczne. Badania wykazały, że miejscem o najlepszym seeingu 

jest Siding Spring Mount w pobliżu Coonabarabran (szer. 31?5 S, wys. 1.160 m), a ilość 
pogodnych nocy nie ustępuje ilości na Mt. Bingar. Tu więc zdecydowano zbudować 
stację połową z głównym instrumentem o średnicy 1 m.

L I T E R A T U R A

Bull.Astiw do l ’Observatoire de Paris, vol. XXIV, fasc. 2 i 2, 1963 =  Le -hoix des Sites 

d'Observatoires Astronomiques {Site Testing), ed. J. Rósch, publ. IAU.

KONFERENCJA: MIKR0K0SM0S -  MAKROKOSMOS - MEGAK0SM0S

K. R U D N I C K I

dniach 26 —28 listopada 1964 roku staraniem Pracowni Zagadnień Filozofii Nauk 

Przyrodniczych Instytutu Filozofii i Socjologii Polskiej Akademii Nauk zorganizowano 
konferencję pod nazwą „Mikrokosmos — makrokosmos — megakosmos” . Konferencja 
miała na celu zbliżenie do siebie polskich uczonych różnych specjalności (filozofów, 
matematyków, fizyków i astronomów), pracujących w dziedzinie kosmologii, V! czasie 
jej trwania wygłoszono następujące referaty: Prof. dr Foman I n g a r de n  (iunior) 
Teoria informacji a podstawy termodynamiki, Prof, dr Jan We y s s e n h o f f  Makro- 
fizyka jako podstawa całej fizyki, Doc. dr Zdzisław A u g u s t y n e k  Topologiczne 

problemy czasu, Mgr Wojciech F rej la k  Analiza kiytyczna pewnych zagadnień fizyki 
relatywistycznej oraz fizycznej teorii przestrzeni i czasu, Doc. dr Zygmunt Ch y l i  ń- 

s k i Problem czasu w iwietle zasad nieoznaczoności, Prof, dr Andrzej Trautman 
Geometria czasoprzestrzeni Newtona, Dr Stanisław G o r g o l e ws k i  mówił o teoretycz-
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nych podstawach wyznaczania czasu*, ProŁ dr Jerzy  R a y s k i  Teoria pięciowymiaro- 
w ej przestrzeni i je j implikacje, Pro i. dr Szczepan S z c z e n i o w s k i  P ewne im plika
c je  odkrycia nowych obiektów astronomicznych (Quasistars) oraz Doc. dr Konrad R u d 
n i c k i  M ożliwości współczesnych obserw acji astronomicznych a rozstrzygalnośi 
hipotez kosm ologicznych.

Ja k  wynika z tytułów referatów, były to zarówno prace przeglądowe, jak i refe
raty z osiągnięć własnych prelegentów. Obszerna dyskusja nad wszystkimi referatami 
przebiegająca w szczerej i bezpośredniej atmosferze wykazała, źe istnieje wiele pro
blemów, w których współpraca pomiędzy przedstawicielami nauk matematycznych 
i filozofami moie być korzystna nie tylko dla filozofów, ale i dla strony przeciwnej. 
Konferencja była pierwszym tego rodzajn ogólnopo skim spotkaniem. Po nim mają 
nastąpić dalsze.

C zęść  materiałów z konferencji będzie opublikowana w czasopiśmie „Studia 
Filozoficzne” ,

’ R e ferat był improwizowany, bez tytułu.
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ZAMIAST RECENZJI . . .

I. P A G A C Z E W S K I

Eugeniusz Ry b ka ,  Four Hundred Years o f the Copemican Heritage. Tora XVIII Serii Wydaw

nictw Jubileuszowych Uniwersytetu Jagiellońskiego, nakład UJ, Wydanie I t nakład 800+100* 

Alk. wyd. 11,75. Drukarnia Narodowa w Krakowie.

Pozostawiając bardziej kompetentnym recenzowanie całości dzieła, zajmię się jedy

nie jednym jego rozdziałem, a mianowicie rozdziałem o obserwacjach Kopernika (stronv 

82—91), gdyż zawiera on m.in. ważkie stwierdzenia, z którymi absolutnie zgodzić 

się nie mogę.

Niemal dokładnie połowę rozdziału stanowią ilustracje, doskonale dobrane przez 

dr Tadeusza P r z y p k o w s k i e g o ,  który jest ich autorem. Początek rozdziału zajmują 

pewne dane historyczne, m.in. rozważania na temat prac ekonomicznych Kopernika. 

Obserwacjom i narzędziom astronomicznym poświęca Autor dokładnie 93 wiersze.

Zupełnie słusznie podkreśla Autor celowość wykonywania takich, a nie innych 

badań przez astronoma. Jak wiadomo, wykonywał je Kopernik planowo, przeważnie 

w celu podparcia teorii heliocentrycznej, nad której wykończeniem i udowodnieniem 

długo pracował. Znamy zaledwie sześćdziesiąt kilka obserwacji, jednakże niektóre 

z nich uważać musimy za obliczony wynik kilku, kilkunasto, a może nawet kilkudzie

sięciu poszczególnych pomiarów.
Narzędzia używane przez Kopernika były więcej n iż  skromne, wprost prymitywne. 

Zbudowane własnoręcznie z drzewa jodłowego według wskazówek P t o l e m e u s z a  

(z wyjątkiem jednego: tablicy słonecznej w Olsztynie), nie mogły osiągać wysokiego 

stopnia precyzyjności, pomimo to jednak dokładność wyników osiągniętych przy 

ich pomocy zlaskoczyła nawet tak wielkiego obserwatora, jakim był duński astronom- 

-astrometra, Tycho Br ahe .
Toteż tym bardziej zaskakuje czytelnika zdanie, które cytujemy dosłownie (str. 85): 

, ,Neither at Frombork, where most o f this observations were made, nor at Olsztyn, 

where he stayed from 1516 to 1521, did he establish a permanent observatory” .

Nie orientuję się dobrze, co Autor rozumie przez „trwałe”  (peimanent) lub nie

trwałe obserwatorium. Cokolwiek by to znaczyło, zdanie zacytowane wygląda na za

rzut, że Kopernik, pomimo że był genialnym astronomem, nie zbudował jakiegoś wiel

kiego obserwatorium, w rodzaju np. gmachu, jakim szczycił się na wyspie Hveen 

w Danii Tycho Br ahe .
Pominąwszy fakt, że wielu sławnych astronomów nie zbudowało żadnego obser

watorium i nie robiono im z tego powodu zarzuto, wypowiedź powyższa nie jest praw

dziwa.

Po zbadaniu tąk ważkiego dla nauki o Kopernika dokumentu, jakim jest praca 

Tychona B r a h e  pt. Appendix ad observationes anno 1584 [l] zawierająca opracowa

nie dostrzeżeń E liasza Olafowicza Morsianusa C im bera ,  wysłannika Tychona 

na Warmię, nie ulega ju ż  dzisiaj żadnej wątpliwości, że Kopernik posiadał, przynaj-
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mniej od roku 1515, a może już nawet od 1512, platformę obserwacyjną zbudowaną 
w pobliżu jego pozamnmej kanonii, którą optował po Baltazarze S t o c k f i s c hu  

w roku 1512.
Praca Tychona Br ahe  zawiera bliższe szczegóły o wyglądzie platformy, nazwa

nej przez Cim bera PLATEJĄ; wiemy np., że poprzez jej płaską powierzchnię 
biegała linea meridiana, która sporządzona z jakiegoś innego, niż sama płaszczyzna 
materiału, była firmiter iniuncta trunco — w sposób trwały połączona z trzonem funda
mentu. Wyraz trnNcus — trzon, jest wyrazem używanym w budownictwie i oznacza 
istotę każdego fundamentu, tj. jak najsolidniejszy mur z cegieł lub kamieni, spojo
nych solidną zaprawą murarską. Ów trzon mógł być sporządzony w naszym wypadku 
z olbrzymich głazów morenowych, jakich mnóstwo znaleźć możemy i dziś jeszcze 

w okolicach Fromborka [2].
Wymiary fundamentu oraz podłogi, która mogła być ułożona z kilku warstw cegły, 

oceniam przynajmniej na 4 X 4 metry. Mniejsza podłoga nie dawałaby swobody w po

ruszaniu się obserwatora kołc instrumentów, które były sporych rozmiarów, jak świadczą

0 tym rekonstrukcje dr P r z ypkows k i e h .
Linea meridiana musiała być sporządzona z bardzo trwałego materiału, skoro 

nie uległa zniszczeniu w ciągu 68 lat dzielących obserwacje Kopernika od obserwa

cji C imbera .  Wydaje się, że będę bliski prawdy, je&li wyrażę przypuszczenie, że 

tworzyła ją metalowa szyna (płaskownik); trudniej powiedzieć, z jakiego była metalu. 

Mógł w'chodzić w rachubę mosiądź lub brąz, a nawet zwykłe żelazo zabezpieczone 

minią.
Nie trzeba mieć wybitnej wyobraźni, ażeby taki fundament z południkiem i dokład

nie wypoziomowaną podłogą nazwać mianem „obserwatorium” . Wszak służył do usta

wiania na nim narzędzi — bez niego narzędzia te były bezużyteczne (zwłaszcza kwadrant), 

a poza tym było to obserwatorium trwałe (a pemanent observatory), gdyż przetrwało 
w stanie nienaruszonym przynajmniej do czasów C i mber a  (1584); przypuszczać 

należy, że spoczywa nadal (a przynajmniej jego szczątki) gdzieś w ziemi i dałoby 
się odszukać dziś jeszcze sposobami stosowanymi w archeologii i geofizyce sto

sowanej.
Dokument przytacza również wypowiedź mieszkańców współczesnych wizycie 

C i mber a  we Fromborku co do miejsca, z którego obserwował stale Kopernik po 
zaniedbaniu platformy: była to mianowicie tunicula — wieżyczka położona najbliżej 

na wschód od zabudowań Ecarda de Kempen (zapewne Ekharda z Kępna). Cytuję 
ów fragment dosłownie; „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, że nie „wszystkie” , skoro oprócz wieżyczki istniała przed tym 

PLATFJA,  używana jednak zapewne tylko do roku 1516, gdyż potem Kopernik wy
jechał na dłuższy pobyt do Olsztyna. W styczniu 1520 r. nastąpiło spalenie kurii 
Kopernika przez zagon krzyżacki z Braniewa, połączone ze zniszczeniem kwadrantu 
słonecznego. Do wnętrza murów obronnych najeźdźcy wówczas nie dotarli, gdyż były 

one bronione przez spory oddział wojska polskiego.
Nie wydaje się wcale czymś dziwnym, że Kopernik, po tak ciężkich doświadcze

niach, postanowił przenieść siedzibę pozostałych narzędzi (triquetrum i sfery armilar- 

nej) w inne, bardziej bezpieczne miejsce. Również należało znaleźć bezpieczniejsze 
miejsce dla przechowywania największego skarbu, jaki posiadał, tj. rękopisu Dzieła

1 skromnej, niewiele dziesiątek książek liczącej biblioteki podręcznej.
Do tych celów nadawała się dobrze jedna z baszt, mianowicie północno-zachodnia, 

w systemie murów obronnych katedry, ta, którą obecnie nazywamy wieżą Kopernika, 
Tunis Copemici. Są ślady znacznych przeróbek najwyższych kondygnacji tej wieży, 
pochodzące właśnie z czasów około 1521 r. Można chyba przypuszczać, że przebudowa 

ta była inicjowana przez samego Kopernika, który urządził sobie w najwyższym pokojn
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wieży zaciszną pracownię naukową. Są także dane, że w pokoju o piętro niższym 

był jego pokój mieszkalny, w którym wypoczywał po męczącej pracy umysłowej lub 

obserwacyjnej.

Wieżę otaczał od wschodu i południa — dziś już zrekonstruowany — ganek obron

ny, którym straże mogły obejść wieżę nie wchodząc do jej wnętrza. Z pokoju mieszkal

nego Astronoma prowadziły nań drzwi wybite we wschodniej ścianie wieży, od strony 

katedry (również już przywrócone). Gankiem tym dojść można było, omijając basztę 

bramną, aż do ogromnego oktogonu, niskiego, lecz bardzo szerokiego bastionu, 

zwieńczonego od góry krenelażem. Podłoga tarasu bastionu leżała do 2 m poniżej 

krenelaża, była najprawdopodobniej pozioma (z odprowadzeniami wody), a już przy

najmniej jakaś jej część musiała być przez Kopernika spoziomowana, gdyż w prze

ciwnym razie nie nadawałaby się do ustawiania narzędzi. Już A. P e n c o n e k  zwrócił 

uwagę w Uranii [|3l) na wspaniałe warunki, jak ie taras ten, otoczony dokoła murem, 

a więc zaciszny, dawał Kopernikowi. Umieściwszy na nim swe narzędzia, mógł obserwo

wać w dzieli i w nocy bez przeszkód ze strony ludzi obcych. Jest rzeczą zupełnie 

nieprawdopodobną, by Astronom przenosił swe narzędzia codziennie z pracowni w wieży 

mieszkalnej do oktogonu. Najpewniej sporządził na nim jakieś schowanko, np. wielką 

szafę, z której — w razie potrzeby — właściwe narzędzie było wysuwane.

Jak świadczą dokumenty, już od połowy XV wieku znajdowała się na oktogonie 

drewniana dzwonnica, mieszcząca wielki dzwon katedralny. Brak natomiast jakich

kolwiek dokumentów omawiających jej wygląd czy wysokość, ale przy szerokości tarasu 

6 m należy przypuszczać, że dla Kopernika pozostawało jeszcze sporo miejsca dokoła 

i jeśli nie mógł z danego miejsca osiągnąć swego celu obserwacyjnego, to już nie

wielkie przesunięcie wystarczyło, — tym bardziej, że większość jego obserwacji 

była zgrupowana w południowej i południowo-zachodniej stronie nieba. Oczywiście, 

pewne dostrzeżenia, jak obserwacje koniunkcji planet ze sobą lub z gwiazdami, 

a także obserwacje zaćmień, mógł Kopernik wykonywać nawet z okien swojej pracowni 

na wieży [4]. Zaćmienia Słońca najprawdopodobniej obserwował zaciemniwszy pokój 

przez zamknięcie wszystkich okiennic; mały otwór wywiercony w jednej' z nich wy

starczył do rzucenia obrazu Słońca na podłożony ekran papierowy. Łatwo było wów

czas wyznaczyć wielkość zaćmienia w częściach średnicy tarczy Słońca. Wynalazek 

tej metody obserwacji przypisuje się właśnie Kopernikowi.

A zatem i drugie obserwatorium fromborskie Kopernika było trwałe; oktogon stoi 

w mało zmienionej przeróbkami formie. Należałoby tylko zdjąć z niego nadbudowaną 

w r. 1685 (za czasów biskupa Radziejowskiego) dzwonnicę, uzupełniając równocześ

nie zniszczony krenelaż.

Co się zaś tyczy Olsztyna, to przebywając w nim czasowo (od 1516 do 1521 r., 

z dłuższą przerwą w r. 1519) Kopernik bynajmniej nie zaniedbywał kontynuowania 

przeprowadzanych we Fromborku obserwacji Słońca. Zapewne nie wiedział, jak długo 

wypadnie mn bawić poza Fromborkiem. Dlatego nie zbudował tam drugiego pavimentum 

dla kwadrantu "tBudowa taka byłaby nie tylko pracochłonna, ale i kosztowna}, zosta

w iając instrument na Warmii, co okazało się — jak ju ż  wiemy — fatalne w skutkach.

Obserwacje Słońca kontynuuje Kopernik przy pomocy ad hoc wynalezionego przez 

siebie przyrządu: tablicy, sporządzonej własnoręcznie na wewnętrznym murze goty

ckiego krużganku, obok swej sali mieszkalnej. Szczegółowe badania tego niesłycha

n ie cennego zabytku, bo pochodzącego z pewnością z własnych rąk Kopernika, prze

prowadzone przez prof. Bohdana M a r con  i e go, prof. Fryderyka K o e b c k e  i dr Tadeu

sza P r z y p k o w s k i e g o  w latach 1956—1957 [5] połączone z usunięciem później

szych przemalowań i przeróbek wykazały, że mamy tu do czynienia z obserwacyjną 

tablicą słoneczną, wykreśloną na zasadzie zegara refleksyjnego. Zasada tego typu 

urządzeń nie była jeszcze wówczas znana w gnomonice; niezależnie od Kopernika 

wykryto j ą  znacznie później na nowo.

Przypuszczenie, że nie był to zwykły zegar słoneczny, lecz pewnego rodzaju 

przyrząd astronomiczny, wypowiedział już Jan Ś n i a d e c k i ,  cytując w pracy o Koperr
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niku |ć] lis t C z a c k i e g o  i M o l s k i e g o .  Powiada tam w swej uwadze, że mógł 

on służyć ,,do czasu południa, do wysokości południowych Słońca, do obserwacji 

Solstitiorum (przesileń) et Aequinoctiorum (porównań) i dochodzenia pochyłości eklip- 

tyki” .

Tablice obrazuje dobrze wykres zamieszczony w „Postępach Astronomii”  (tom VI, 

strona 109), oraz w pracy T. P r z y p k o w s k i e g o  Astronomiczne zabytki Olsztyna 

(na stronie 147). Jego główną lin ią  jest prosta z napisem AFQUINOCTIUM, po której 

biec musiał „zajączek”  wytworzony przez dokładnie poziome (najpewniej rtęciowe) 

lusterko w dniu wiosennego porównania, natomiast widoczne na tablicy łuki hiperbol

0 nachyleniu podobnym do równonocnego, przedstawiały tory tegoż odbicia promienia 

słonecznego co 5 stopni długości, a więc średnio co 4.95 dni. Interpolując „na oko”  

mógł Kopernik śledzić bieg Słońca codziennie kontrolując jego długość, ale tylko 

w okresie czasu około 40 dni przed i kilkanaście dni po fównonocy, gdyż taki maksy

malny zakres obejmowała i tak prawie 8 m długa tablica. Śledzenie na niej solsticjów 

nie było możliwe, chyba żeby kiedyś dalszy ciąg tablicy znajdował się na suficie 

krużganka zniszczony w czasie późniejszych przeróbek, np. w r. 1911, jes' to jednak 

bardzo mało prawdopodobne.

Opisywana tablica służyła więc Kopernikowi do wyznaczania momentów porównań 

dnia z nocą (względnie, co na jedno wychodzi, przejść Słońca przez równik niebieski), 

a więc do kontynuowania prac przeprowadzanych już we Fromborku przy pomocy 

kwadrantu słonecznego w latach 1515—1516 z pavimenm -platei. Na (akt ten wskazał 

po raz pierwszy dr Tadeusz P r z y p k o w s k i  [5] i w tym punkcie całkowicie się 

z nim zgadzam.

Tablicę olsztyńską moglibyśmy uważać więc za „zastępcze”  obserwatorium 

Kopernika; jednak było ono również „permanentne” , bo dotrwało do dnia dzisiejszego 

(zob. ryc. 21 na stronie 85 cytowanej książki).

Tym samym i dwa dalsze zarzuty postawione Kopernikowi przez Autora: „A 'either 

did he invent any sort of instrument or discover any method o f observation. . mijają 

się z oczywistą prawdą.
A więc przypuszczenie i tradycję, że Kopernik obserwował z wieży północno- 

-zachodniej, w której miał swą pracownię, tj. z okien względnie z obronnego ganku, 

nawet specjalnie rozbudowanego w tym celu, należy ostatecznie zarzucić jako nie

poważne. Nie obserwował on nigdy na chwiejnych gankach czy drewnianych balko

nach, lecz od samego początku na mocnym, murowanym i wypoziomowanym funda

mencie, ,,tak, żeby na żadną nie pochylał się stronę”  [7], najpierw zbudowanym 

ad hoc w pobliżu swej pozamumej kurii, w której m ieszkał początkowo (a może nawet

1 stale, do śmierci), a potem — już do końca — na nadzwyczaj masywnej baszcie- 

- turricnli-oktogonie.
Wbrew nielogicznemu twierdzeniu wybitnego skądinąd kopemikanisty niemie

ckiego Ernesta Z i n n e r  a [8]" który jednak znajdował się na tropie prawdy, możemy 

dziś z całą stanowczością twierdzić, że Mikołaj Kopernik p o s i a d a ł  swoje — i to 

trwałe, permenentne — obserwatorium we Fromborku i w Olsztynie, a więc, jak chce 

ten ostatni uczony, budowle służące stale celom obserwacji c ia ł niebieskich.

Jak i cel przyświecał Autorowi, wypowiadającemu tak ważkie i stanowcze twier

dzenia, niczym przy tym nie udowodnione, w dodatku w książce przeznaczonej dla 

czytelnika zagranicznego? Nie przypuszczam, by zamiarem jego była chęć podkopa

nia autorytetu wielkiego Astronoma, zwłaszcza w chwili, gdy Wszechnica, na której 

ów studiował i od której „wszystko otrzymał” , jak sam mawiał, obchodziła 600-lecie 

swego istnienia i czciła swego największego bezsprzecznie ucznia.

Przyczynę upatruję gdzie indziej. Oto wspomniany już niemiecki kopemikolog, 

Ernst Z i n n e r ,  na stronie 416 swego dzieła: Entstehung und Ausbreitung der Kop- 

pemikanischen Lehre (Erlangen 1943), wyciąga po pewnych rozważaniach na temat 

obserwatorium Kopernika, oczywiście zupełnie fałszywy wniosek, że nasz Astronom
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nie posiadał w ogóle żadnego obserwatorium. Jak ten wytrawny uczony doszedł do tak 

zaskakującego wniosku, pozostanie chyba sprawą niewyjaśnioną. Profesor R y b k a  

zanadto zaufał w tej materii swemu niemieckiemu koledze i przyjął dosłownie jego 

zbyt pochopny wniosek.

Nic, nawet kilka słów pochwały przy końcu rozdziału, nie zatrze przykrego wra

żenia, jakie odnosi czytelnik książki, że Kopernik, mimo swej niezaprzeczonej wiel

kości jako teoretyk astronomii, był raczej mało pomysłowym obserwatorem i nie wy

konał nawet tego, co mógł był wykonać, gdyby tylko wykazał nieco więcej inwencji 

w duchu Autora.

Z powyższymi wywodami łączy się ściśle jeszcze jedna wypowiedź Autora, 

z którą również nie mogę się zgodzić. Na stronie 180 swej książki pisze on mianowi

cie, że obserwatorium astronomiczne założone przez Jana H e w e l i u s z a  w Gdańsku 

było p i e r w s z y m  obserwatorium na kontynencie europejskim (gdyt obserwatoria 

Tychona B r a h e  były zbudowane na wyspie Hveen). Jest to co najmniej grube uprosz

czenie, jakiego nie wolno nam robić. Pierwszym obserwatorium astronomicznym na 

kontynencie europejskim była bowiem wieża, na której obserwował w Wiedniu Jerzy 

P u r b a c h  (1425—1461), a także słynny R e g i o m o n t a n u s .  Następnie astronomo

wie R e g i o m o n t a n u s  i W a l t h e r  obserwowali w Norymberdze z jakiegoś balkonu 

czy tarasu. Niestety, z obu obserwatoriów nie pozostał żaden ślad. Za następne, 

trzecie z kolei obserwatorium astronomiczne trzeba koniecznie uznać kopernikowską 

PLATEJĘ^ we Fromborku, pomimo że służyła ona Astronomowi najwyżej tylko przez 

kilka lat. Czwarte miejsce należy przypisać krużgankowi na zamku w Olsztynie, 

piąte zajmie oczywiście turriculo-oktogon we Fromborku.

Czasową lukę między śmiercią Kopernika a początkiem działalności Tychom 

B r a h e  wypełnia obserwatorium landgrafa hesskiego, księcia Wilhelma IV w Kassel, 

założone około roku 1570, na którym w 1575 bawił Tycho Br a h e  |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 [l0]. Następne cztery punkty obserwacyjne należą rów

nież do Tychona Br ahe .  Gdy w roku 1597 opuścił on wyspę Hveen wraz z rodziną 

i uczniami, obserwował przez pewien czas na zamku Wandesberg (Waudsbek) koło 

Hamburga, gdzie miał ze sobą kilka narzędzi przenośnych, m.in. sekstans [ ll] . Dalej 

idą: zamek w Benatkach (35 km na phi.-wschód od Pragi), Belweder królowej Anny 

w Pradze i wreszcie dom Kurtzego w Pradze. Z kolei następuje stare obserwatorium 

w Lejdzie istniejące od roku 1633; w Kopenhadze od 1637 odbywają się obserwacje 

na Rundetaam [12].

Widzimy więc, że obserwatorium H e w e l i u s z a  w Gdańsku założone około 

roku 1640 należy umieścić w rzędzie obserwatoriów europejskich zapewne dopiero 

na piętnastym miejscu.
Na zakończenie — już tylko gwoli ścisłości — trzeba sprostować, że H e w e l i u s z  

nie litografował osobiście swoich rysunków Księżyca, lecz s z t y c h o w a ł  je na 

blachach miedzianych. Litografia, a więc rysunek na kamieniu za pomocą tłustych 

kredek, była stosowana dopiero od końca XVIII wieku, a więc w 100 lat później [l3j.
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ODPOWIEDŹ DROWI J. PAGACZEWSKIEMU

E. RY BK A
*

Zarzuty Dra J . P a g a c z e w s k ie g o  sprowadzają się do dwóch spraw, dotyczą

cych Kopernika:

1) Czy Kopernik miał trwałe obserwatorium?

2) Czy Kopernik był twórcą nowych metod obserwacyjnych?

W obu tych sprawach nie mogę, niestety, przyznać słuszności argumentom Dra 

J. P a g a c z e w s k i e g o  i podtrzymuje stanowisko, zajęte przeze mnie w książce Four 

Hundred Years o f the Copemican Heritage.

Pragnę na wstępie zaznaczyć, że należy odróżniać pojęcie „obserwatorium astrono

miczne” od pojęcia „punkt obserwacyjny” . Punktów, skąd czyniono chwilowo obser

wacje astronomiczne, było wiele przed Kopernikiem i po Koperniku. Takim punktem 

w odniesieniu do Kopernika było miejsce w Bolonii, gdzie wykonał on pierwszą obser

wację, nieco większymi punktami były miejsca, skąd Kopernik obserwował w Olszty

nie i Fromboiku. Trwałe obserwatoria astronomiczne mają instrumenty obserwacyjne 

ustawiane w zbudowanych na ten cel pawilonach i z reguły wykonywane są tam 

dłuższe serie obserwacji. Pod tym względem miejsca, skąd dość rzadko obserwo

wał Kopernik przenośnymi instrumentami we Fromborku i w Olsztynie, nie mogą być 

nazywane obserwatoriami. Nie mogą one być porównywane np. z obserwatorium Tycho- 

na B r ah e .  Obserwatorium zresztą nie było niezbędne do napisania De Revolutionibus. 

Choć Kopernik doceniał znaczenie obserwacji astronomicznych i sam je czynił, jednak 

nie w obserwacjach zawarty został jego wielki wkład do skarbnicy myśli ludzkiej.

Znamy zaledwie około 60 obserwacji wykonanych przez Kopernika w ciągu jego 

dość długiego żywota. Czy fakt ten upoważniałby kogokolwiek do stawiania mu 

jakiegokolwiek zarzutu? Oczywiście, że nie. Przecież zadaniem, jakie postawił 

sobie Kopernik, było utworzenie nowego obrazu świata i do tego dążył on przez 

całe życie, obserwacje zaś służyły mu tylko do poprawiania niektórych danych liczbo

wych, a nie do zasadniczej koncepcji budowy świata.

Bardzo obszerne wywody Dra P a g a c z e w s k i e g o ,  jak mógł wyglądać punkt 

obserwacyjny we Fromborku, są oparte przeważnie na domysłach i wyobraźni Autora, 

nie mogą więc jeszcze stanowić pewnych argumentów naukowych. Co się tyczy Olszty

na, to chociaż jest możliwe, że sporządzona przez Kopernika na krużganku tablica 

służyć mogła do czynienia jakichś spostrzeżeń astronomicznych, nie mogły one być 

wystarczająco dokładne. Nie mamy zresztą żadnych dowodów na to, że ewentualne 

te obserwacje były w jakikolwiek sposób przydatne Kopernikowi do tworzenia jego 

dzieła. Trudno tę tablicę nazywać instrumentem astronomicznym. Nie stanowiła ona 

poza tym jakiegoś postępu w technice obserwacyjnej, jak nie stanowiły zasadnicze

go postępu znane trzy instrumenty, które Kopernik wykonał i nimi obserwował. Dla

tego napisane przeze mnie zdanie, że Kopernik nie był twórcą nowych instrumentów 

i nowych metod obserwacyjnych — jest słuszne.

Pragnąłbym przy sposobności zaznaczyć, że nie pisałem biografii Kopernika, 

lecz zamierzałem tylko przedstawić rozwój myśli kopemikadskiej, jak również jej wpływ
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na rozwój astronom ii i na rozwój m yśli naiuow ej w ogóle. Z tego w ięc powodu celowo 
pominąłem z życia K opernika w ie le  szczegółów , które dla p rzedstaw ien ia  tła  rozwoju 
m yśli kopem ikańsk iej oraz dla zobrazow ania tego rozwoju n ie  były mi potrzebne.

Z arzu t Dra P  a g a  c z  e w s k i  e go o chęci podkopywania p rzeze  mnie autorytetu 
K opernika brzmi n iepow ażnie. R zecz ja sn a , że  jako astronom i P o lak , żywię g łęboką 
c ześć  dla najw iększego  astronom a polskiego i najw iększego wychowanka Akademii 
K rakow skiej, jakim był Kopernik i drogie s ą  dla m nie poszukiw ania w szystk ich  po 
nim pam iątek. S tw ierdzenie jednak , że  n ie  w dz iedz in ie  obserw acyjnej należy  szukać  
ogromnego znaczen ia  K opernika dla rozwoju kultury ogólnóludzkiej, lecz  w potędze 
jego  rew olucyjnej myśli^ n ie  pom niejsza , p o s tac i w ielkiego astronom a, tylko staw ia 
ją  w należytym  św ietle .

W spraw ie Obserwatorium H e w e l i u s z a  przyznaję  s ię  do przeoczen ia . O bser
watorium w L e jd z ie  pow stało  w 1633 r. na 7 la t  p rzed pow staniem  Obserwatorium 
w G dańsku. P o zo sta łe  m iejscow ości, w yliczone przez Dra P a  g a  c z e w s k i  e go, 
były raczej punktam i obserw acyjnym i, a n ie  stałym i obserw atoriam i w ścisłym  rozu
m ieniu tej nazwy.
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KILKA KRYTYCZNYCH UWAG O PNĄCY J . MERGENTALLRA

SZKIC HISTORII ASTRONOMII W POLSCE W LATACH 1945-1963

S. NOWAK

Celem takiej pracy może być przedstawienie rozwoju danej dziedziny w pewnym 

okresie czasu i porównanie go z rozwojem tej gałęzi wiedzy w innych warunkach 

ustrojowych, społecznych itp. Aby to osiągnąć, nie wystarczy wyliczyć suche fakty, 

wiążące się z pracą poszczególnych placówek naukowych. Czytelnik musi uzyskać 

możliwość oceny, w jakim stosunku znajdują się wymienione prace do możliwości 

personalnych i instrumentalnych danego obserwatorium. W przeciwnym razie jako 

wielki sukces przedstawić można każdą pracę, każdy nabytek instrumentalny, nawet 

gdy zdobycze te leżą daleko poniżej poziomu możliwego do osiągnięcia.

Posłużę się tu przykładem z terenu poznańskiego. Zarówno w tamtejszym Obser

watorium jak i Stacji Astronomicznej w Borówcu uruchomiono nowoczesną służbę 

czasu, dysponującą szeregiem doskonałych narzędzi. Instrumentarium tej ostatniej 

placówki jest nawet bogatsze. Wydawać by się mogło, że wobec tego zasługuje ona 

na wyższą ocenę. Tymczasem jest odwrotnie. Zbudowanie dosłownie z niczego dwóch 

dobrych zegarów kwarcowych, zbudowanie względnie unowocześnienie szeregu dodatko

wych aparatów, bez żadnych wzorów i pomocy z zewnątrz, przy dość ograniczonych 

możliwościach finansowych, było na pewno pracą pionierską i stanowi piękny sukces 

zespołu kierowanego przez Prof. K o e b c k e g o .  W Borowcu problem ten w dużym 

stopniu sprowadzał się do umiejętności zdobycia odpowiednich kredytów, za które 

zakupiono narzędzia obserwacyjne oraz zlecono firmie ,,Ciemiewski — Kwiatkowski”  

budowę trzech zegarów kwarcowych z dodatkowym wyposażeniem elektronowym, opar

tych na prototypie poznańskim.

Czytając pracę prof. M e r g e n t a l e r a ,  można by przypuszczać, że jedną prze

szkodą do wspaniałego rozwoju astronomii w naszym kraju jest brak większych na

rzędzi obserwacyjnych. Słowem, problem sprowadza się do wyasygnowania dodatko

wych kilku czy kilkunastu milionów złotych. Kilka miesięcy temu, na IV Zjeżdzie

PZPR , pod adresem nauki padły m.in. słowa: ........  Decydujące jednak znaczenie

ma racjonalne i bardziej wydajne wykorzystanie osiągniętego już potencjału badaw

c ze g o .. .” . Tak oceniają nas nasi zleceniodawcy, ludzie w większości z nauką nie 

związani, ale reprezentujący szerokie masy społeczeństwa, którego praca umożliwia 

prowadzenie naszych badań. Czy przytoczone słowa skierowane były również pod 

adresem astronomów?

Największym przedsięwzięciem, zaplanowanym kilkanaście lat temu była budowa 

Centralnego Obserwatorium. Czytelnik na próżno szuka odpowiedzi, dlaczego nie 

doszła ona do skutku. Stwierdzenie, że skreślono ją  z kolejnych planów gospodarczych, 

niczego nie wyjaśnia. Jak to się stało, że zamiast tej placówki powstał Zakład Astro

nomii, składający się z kilku bardzo luźno ze sobą powiązanych pracowni i szeregu 

niewielkich placówek? W praktyce pracownie te stanowią przedłużenie odpowiednich 

obserwatoriów uniwersyteckich, z których planem pracy są bardzo ściśle powiązane. 

Czy nasze możliwości kadrowe są tak olbrzymie, że stać nas na równoczesne budo

wanie Centralnego Obserwatorium, szeregu pracowni Zakładu Astronomii i jeszcze 
rozbudowę istniejących placówek przy szkołach wyższych? Co więc byłę powodem 

skreślenia tej budowy z planu — trudności gospodarcze, czy brak realnych możli-
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wości jej realizacji? Nasuwa się tu retoryczne pytanie: czy zlokalizowanie wszystkich 

pracowni Zakładu Astronomii w jednym miejscu nie dałoby pięknego i nowocześnie 

wyposażonego zalążka Centralnego Obserwatorium? Dalsze zakupy największych 

i najkosztowniejszych narzędzi mogłoby następować sukcesywnie. Zmniejszyłyby się 

w ten sposób wydatki administracyjne i — co ważniejsze — rozwój poszczególnych 

pracowni można by dostosować do potrzeb tej wielkiej placówki.

Zastanówmy się chwilę nad powstaniem i rozwojem jednej z pracowni Zakładu 

Astronomii — Astronomicznej Stacji Szerokościowej w Borowcu. Pierwotnie miała 
tam powstać filia Obserwatorium Poznańskiego. Miano tam prowadzić pomiary 

szerokości, współpracując z podobną placówką w Irkucku. Założenie to było na 

pewno słuszne, gdvż Obserwatorium, wobec szybkiej rozbudowy Poznania, w nie
dalekiej przyszłości zmuszone bgdzie poszukać sobie nowej siedziby. Można ją  zlokali

zować w Borowcu i tam stopniowo przenosić wszystkie instrumenty, pozostawiając na 

miejscu jedynie niezbędne wyposażenie dydaktyczne. Przejęcie tej placówki przez 

PAN (1951 rok) radykalnie zmieniło sytuację. Nasuwa się tu przede wszystkim 

pytanie, dotyczące służby czasu. Niemałym wysiłkiem zbudowano ją  w Poznaniu. 

Jaki sens miało dublowanie tej pracy w Borówcu? Czy nie lepsze rezultaty — z punktu 

widzenia astronomii jako całości — dałoby wzmocnienie istniejącego ju ż  zespołu, 

względnie przejęcie go w całości?

W referacie prof. M e r g e n t a l e r a  placówka bordwiecka potraktowana została 

dość szczególnie. W odróżnieniu od wszystkich innych, nie widzi On tam nikogo poza 

jej kierownikiem. Czy pracujący tam zespół nic nie robi? W ciągu kilku lat pracy 

zaobserwowano wiele gwiazd czasowych, czy par Talcotta.Uzyskano sporą ilość mie

sięcznych serii klinometrycznych, czy grawimetrycznych i • to często mierzonych 

kilkoma narzędziami pracującymi równolegle. Dane te, po dokonaniu szablonowej 

wstępnej obróbki, najbardziej pracochłonnej, przekazano n a s tęp n ie ... do zagranicz

nych central. Dlaczego stacja, poza zebraniem dużego materiału obserwacyjnego, 

posiadaniem bogatego instrumentarium i osiągnięciem dość wysokiej dokładności 

pomiarów, właściwie niczym innym nie może się pochwalić? Dlaczego doszło do 

paradoksalnej sytuacji — wysokiej oceny prowadzonych pomiarów przez te placówki 

zagraniczne, które z nich korzystają i równoczesnego przemilczania wykonanych 

prac oryginalnych? Czy dlatego, że zatrudnieni w Borówcu naukowcy nic nie robią, 

czy też dlatego, że zasadniczym zadaniem stacji stało się zbieranie materiału, wy

korzystywanego następnie za granicą?

Ile  czasu można poświęcić na pracę naprawdę twórczą, jeżeli każdy pracownik 

naukowy musi eksploatować jedno, a często i dwa narzędzia obserwacyjne (teleskop 

zenitalny plus grawimetr, 4 wahadła poziome), dokonać wstępnej obróbki materiału 

obserwacyjnego i przygotować go do wysłania? Wystarczy przejrzeć oryginalne prace 

stacji — mniej więcej w połowie są to opisy stacji czy poszczególnych pracowni, 

różnego typu sprawozdania itp. Pozostałe dotyczą przeważnie problemów instrumental

nych, porównania metod obserwacji itp. 0  podjęciu tematyki mchu wirowego Ziemi, 

mającej w założeniu łączyć trzy praktycznie niezależne działy stacji (czas, szerokość, 

przypływy skorupy ziemskiej) w tych warunkach nie można nawet marzyć. Mało tego, 

były nawet dość poważne projekty — bez zwiększenia kadry naukowej — powiększe

nia stacji f ilią  w Inowrocławiu. Myślę, że warto zacytować tu fragment ze sprawozda

nia KC na IV Zjeździe Partii: Dynamiczny rozwój nauki jest nie do pogodze

nia . . .  z tendencjami do podejmowania w nielicznych zespołach badaczy szerokiego 

wachlarza zagadnień

Poruszyłem tn zaledwie kilka problemów, jakie nasunęły mi się po przeczytaniu 

omawianej pracy. Ograniczyłem się do przykładów ze środowiska poznańskiego choć 

myilę, że pewne analogie można by znaleźć i w innych placówkach. Ostatecznie 

histoiyczny rozwój astronomii, jak i każdej innej dziedziny, podlegał pewnym prawidło

wościom. Wydaje się, że rzeczą historyka było wykiyć je  i wskazać ich przyczyny.
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