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JA C E K  ST R Y C Z Y Ń SK 1  —  T oruń

KOSMICZNY TELESKOP ULTRAFIOLETOWY IUE, (I)

IUE (ang. International Ultraviolet Explorer — międzynarodo
wy badacz ultrafioletu) — satelita pracujący jako obserwato
rium astronomiczne w ultrafioletowym zakresie widma — wy
startował 26 stycznia 1978 roku z przylądka Kennedy na Flo
rydzie (USA) i został umieszczony na geosynchronicznej orbi
cie nad Zatoką Meksykańską. Wyznaczono mu zadanie reje
stracji widma obiektów astronomicznych w zakresie długości 
fal od 1150 A do 3200 A. Obserwacje w tym zakresie — nie
możliwe z powierzchni Ziemi — mają duże znaczenie między 
innymi dla poznania składu chemicznego ciał niebieskich. 
W ultrafiolecie zlokalizowane są bowiem rezonansowe linie 
widmowe stanowiące odbicie przejść atomów z wyższych sta
nów energetycznych do stanu podstawowego. Linie te, jako 
najsilniejsze w widmach atomów, mogą stanowić wyraźny 
wskaźnik obecności w badanym obiekcie pierwiastków wystę
pujących nawet w znikomej ilości.

IUE nie jest pierwszym, choć niewątpliwie najlepszym z do
tychczasowych satelitów tego rodzaju. Jego poprzednikiem był 
np. Copernicus, OAO 2. Projekt wysłania na orbitę tego sate
lity jest wspólnym przedsięwzięciem NASA (Narodowa Agen
cja Przestrzeni Kosmicznej — USA), ESA (Europejska Agen
cja Przestrzeni Kosmicznej) i SRC (Rada Badań Naukowych — 
Wielka Brytania). NASA dostarczyła rakietę nośną, optyczne 
i mechaniczne części instrumentów naukowych, oprogramowa
nie kontroli lotu i amerykańską stację kontroli. SRC we współ
pracy z Uniwersytetem Londyńskim skonstruowała kamery te
lewizyjne do rejestracji otrzymywanych w spektragrafach 
widm. ESA dostarczyła baterie słoneczne i europejską stację 
naziemną. Oprogramowanie procesu rejestracji obrazów zosta
ło wspólnie wypracowane przez NASA i SRC. Przez 16 godzin 
dziennie aparatura IUE służy astronomom współpracującym 
z NASA, a przez 8 godzin astronomom współpracującym z ESA 
Podstawowe dane o satelicie IUE zawiera Tabela 1.

1. Główne założenia projektu

Kreśląc ramy projektu przyjęto kilka podstawowych założeń. 
Wśród nich należy przede wszystkim wymienić określenie 
zdolności rozdzielczej spektrografów. Stwierdzono, że dla ba-
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Tabela 1

Podstawowe dane o satelicie IUE
Masa startowa — 700 kg
Masa instrumentów naukow ych— 122 kg
Pobór mocy (przeciętnie) — 210 W
Rakieta nośna — Delta 2914
Orbita — eliptyczna geosynchroniczna
Odległość apogeum — 45 887 km
Odległość perygeum — 25 669 km
Nachylenie — 28,6° '
Mimośród — 0,24
Planowany czas pracy ' — 3—5 lat

dań charakterystyk atmosfer jasnych gwiazd i planet wymaga
na będzie zdolność rozdzielcza 0,2 A, a do badań jasnych źró
deł' 6 A. Inne wymaganie, które postawiono przed IUE, to 
umożliwienie rejestracji danych z dużego zakresu widmowego 
oraz zapewnienie oceny zawartości i jakości danych w czasie 
rzeczywistym.
Pierwszy warunek zrealizowano poprzez zastosowanie jako re
jestratorów  obrazów kamer telewizyjnych zdolnych integrować 
obraz podobnie jak klisza fotograficzna. Dla otrzymania jed
nakowej zdolności rozdzielczej w całym zakresie widmowym 
całkowity odbierany przedział długości fal podzielono na dwie 
części: od 1150 A do 1950 A i od 1900 A do 3200 A. W związku 
z tym  zamontowano na IUE dwa spektrografy do rejestracji 
całego widma. Dobre komunikowanie między orbitą i stacją 
naziemną zapewnia wybrana orbita geosynchroniczna. Takie 
umiejscowienie IUE umożliwia nieprzerwaną kontrolę z cen
trum  NASA (ang. Godard Space Flight Center — GSFC) koło 
Waszyngtonu, jak również zapewnia łączność ze stacją ESA 
w Villafranca niedaleko Madrytu. W stacjach kontrolnych na 
monitorze jest wyświetlane pole widzenia teleskopu, dzięki 
czemu obserwator może identyfikować obiekt i kierować ob
serwacjami w czasie rzeczywistym, podobnie jak podczas pracy 
z naziemnymi teleskopami. Można więc powiedzieć, że obser
watorium IUE składa się z naziemnych stacji kontroli i kiero
wania oraz teleskopu i spektrografów umieszczonych na orbi
cie. Ogólną budowę orbitalnej części obserwatorium IUE przed
stawia rys. 1 oraz zdjęcie na pierwszej stronie okładki.
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2. Oprzyrządowanie naukowe
Oprzyrządowanie naukowe składa się z teleskopu, dokładnych 
czujników odstrojenia (FES), spektrografów z siatką schodko
wy (typu „echelle”) i kamer.

Teleskop o średnicy lustra głównego 45 cm i światłosile F / l5 
zbudowany jest w systemie Cassegrain’a konfiguracji Ritchey— 
Chretien’a. Taka konstrukcja daje pole widzenia o średnicy 
16 m inut luku. Ze względu na małą wagę, średni koszt oraz 
termiczne i optyczne własności, do budowy głównego zwier
ciadła wybrano beryl, a na lustro w tórne krzemionkę. Specjal
na izolacja tubusa teleskopu zapewnia stałe położenie ogniska 
w szerokim zakresie kątów padania promieni słonecznych (od 
tego pod jakim kątem pada to promieniowanie zależy tempe
ratu ra satelity). Dzięki temu po umieszczeniu na orbicie i zo
gniskowaniu układu optycznego przez ruch wtórnego zwier
ciadła nie jest potrzebne przeogniskowywanie. Małe poprawki 
dokonywane są za pomocą grzejników umieszczonych za głów
nym i'w tórnym  zwierciadłem.
Na orbicie synchronicznej niedostępny dla obserwacji obszar 
nieba zasłaniany przez Ziemię jest stosunkowo niewielki w po
równaniu z przypadkiem satelity na niższej orbicie. Niestety
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oprócz tej i innych wymienionych wcześniej zalet orbita ta ma 
jedną podstawową wadę, a mianowicie na tej wysokości obser
wacje prowadzone są praktycznie w pełnym Słońcu. Dlatego 
trzęba było zabezpieczyć teleskop przed przypadkowym pro
mieniowaniem ze Słońca i Ziemi (które w sposób istotny za
kłócałoby lub wręcz uniemożliwiało obserwacje) przez założe
nie na początku tubusa odpowiedniej przysłony. Jest ona ucię
ta pod kątem 43° względem osi optycznej teleskopu. K ąt taki 
wybrano, by umożliwić obserwacje Wenus podczas jej maksy
malnej elongacji. Oprócz zewnętrznej przysłony, wewnątrz in
strum entu umieszczono szereg przysłon, które również chronią 
przed zakłócającym promieniowaniem Słońca i Ziemi. Przy
kładowo za głównym zwierciadłem umieszczono przysłonę za
mykającą się automatycznie w momencie gdy światło słoneczne 
wpadnie do tubusa. Za tą przysłoną znajduje się lustro nachy
lone pod kątem 45°, którego zadaniem jest kierowanie obrazu 
pola widzenia teleskopu do czujników odstrojenia (FES). Czuj
niki badają otrzymany obraz w celu wykrycia odchyleń w pro
wadzeniu instrum entu względem gwiazdy sąsiadującej z obser
wowanym obiektem. W przypadku pojawienia się takich od
chyleń generują one sygnały według których komputer po
kładowy koryguje ustawienie instrum entu. Czułość FES po
zwala na wybór jako punktów odniesienia gwiazd jaśniejszych 
niż 14m.
W wyposażeniu IUE znajdują się dwa spektrografy: krótkofa
lowy i długofalowy pracujące w zakresach odpowiednio 
1150 A — 1950 A i 1900 A — 3200 A. Budowa obu przyrządów 
jest w zasadzie identyczna (rys. 2), z wyjątkiem dwóch płaskich 
luster nachylonych pod kątem  45° do osi optycznej teleskopu 
umieszczonych za otworami wejściowymi spektrografu długo
falowego. Każdy spektrograf ma dwie diafragmy: mniejszą 
o średnicy 3 sekund łuku i większą o kształcie zbliżonym do 
elipsy o wymiarach 10 X  20 sekund łuku. Wybór diafragmy 
jest dokonywany przez takie ustawienie teleskopu, że obraz 
powstaje na żądanym otworze. Dla uzyskania mniejszej dys
persji wprowadza się przed siatką schodkową w bieg wiązki 
płaskie zwierciadło nazwane na rysunku lustrem  małej dys
persji. Układ spektrografów zainstalowanych na IUE zawiera 
również źródła promieniowania. Pierwszym z nich jest lampa 
platynowo-neonowa, używana jako standard długości fali. Za
montowano ją przed głównym zwierciadłem tak, że oświetla 
otwory wejściowe spektrofragów, a wysyłane przez nią pro
mieniowanie jest stosowane do kalibracji długości fali jako
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Czujniki odstrojenia / 

Siatka schodkowa 

Lustro ma tej dyspersji

Lustro kolimacyjne

. . . . _  .
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Rys. 2. Schem at spek trog rafu  krótkofalow ego sa te lity  IUE.

Lustro wybierające kamerą

V)feryczna - —''• ' l i i /

funkcji położenia na otrzymanym obrazie. Dwa pozostałe źród
ła, oświetlające obiektywy kamer to lampy rtęciowa i wolfra
mowa. Używa się ich do tzw. procedury przygotowania polega
jącej na wyeliminowaniu pozostałości ładunków elektrycznych 
po poprzedniej ekspozycji. Lampa rtęciowa emitująca promie
niowanie głównie o długości fali 2573 A jest stosowana do wy
prowadzenia tzw. funkcji zmiany intensywności (ITF) dla każ
dego punktu obrazu.
Kamera telewizyjna w spektrografie integruje dwuwymiarowe 
widmo wytwarzane przez siatkę schodkową i przekształca je 
w elektryczny sygnał video dogodny do transm isji na Ziemię. 
W każdym spektrografie są zamontowane dwie kamery: pod
stawowa i zapasowa, obie jednakowej konstrukcji. Budowę 
podstawowych części kam ery przedstawia rys. 3; wraz ze 
wzmacniaczem wizyjnym są one umieszczone w jednej obudo
wie. Pozostałe układy elektroniczne są zamontowane w innej 
części satelity. Na- szczególną uwagę zasługuje przetwornik 
(UVC) przekształcający obraz ultrafioletowy na obraz w zakre
sie optycznym. Okno wejściowe UVC jest.zbudowane z fluory- 
du magnezu, przezroczystego dla fali 1150 A. Po jego we
wnętrznej stronie znajduje się prawie przezroczysta cezowo- 
tellurowa fotokatoda charakteryzująca się wydajnością kwan
tową (zdolność produkowania fotoelektronów) 10—15% w za
kresie ultrafioletowym, a mniejszą niż 0,01% w zakresie 
optycznym. W obrębie UVC wysokie napięcie elektryczne
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rH * -------------------
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i  odchylających

Fotokatoda
Anoda

Wyjście
sygnatu

» y s. 3. Schem at kam ery  w izyjnej sa te lity  1UE.

(5 kV w szczelinie 1,3 mm) przyspiesza fotoelektrony, k tóre 
padają na fosforowy ekran, gdzie każdy w ytw arza 60 fotonów, 
k tó rych  m aksim um  energii przypada w niebieskiej części w id
m a optycznego. Ten niebieski obraz jest przekazyw any z UVC 
do bialkalicznej fotokatody za pomocą światłowodu. Ten pod
zespół nazywa się kam erą telew izyjną w tórnej emisji e lek tro 
nów (SEC). SEC jest czułą tylko na światło widzialne. Foto
elek trony  generow ane na fotokatodzie są przyspieszane i pa
dają na płytkę zbierającą. Pewien ułam ek energii każdego fo- 
toelek tronu  jest rozpraszany na produkcję kilku w tórnych 
elektronów  w chloranie potasu, k tó re  są w yryw ane przez pole 
elektryczne pozostawiające wzmocniony dodatni ładunek m a
gazynowany na płytce zbierającej (jest to proces w tórnej emi
sji elektronów , skąd wzięła się nazwa tego podzespołu). Dzięki 
doskonałym  zdolnościom izolacyjnym  obraz może być zacho
w any w postaci zakodowanej na płytce przez wiele godzin pr?y 
niezauw ażalnych odćhyleniach od stanu pierwotnego.
Obraz jest odczytyw any po zakończeniu ekspozycji. Podzespół 
odczytu jest podobny do pracujących w standardow ych m ag
netycznie ogniskowanych widikonach, chociaż jego funkcjono
w anie jest nieco odm ienne.
K am ery pracują na polecenie operatora, k tó ry  w ydaje serie 
rozkazów poprzez k law iaturę k ieru jącą pracą instrum entów . 
N orm alny tok re jestrac ji obrazu jest następujący: PR EPA 
RE — EXPOSURE — READ (Przygotowanie — naśw ietle
n ie — odczyt). Operacja PREPARE poprzedza każdą ekspozy-



168 U R A N I A  6/7 1982
I

cję, a celem jej jest usunięcie z płytki zbierającej wszelkich 
śladów poprzedniego obrazu i otrzymanie linii bazowych na
kładanych na każdy obraz. Operacja ta składa się z ciągu na
świetleń lampą wolframową. Czas ekspozycji może być kon
trolowany z Ziemi lub przez komputer pokładowy.
Reakcja kamer na fotony ultrafioletu nie jest liniowa dla sil
nych sygnałów. Relacje między liczbą padających fotoelektro- 
nów a wychodzącym sygnałem video jest nazywana funkcją 
zmiany intensywności (ITF). Funkcja ta zmienia się wzdłuż 
obrazu i indywidualne korekcje za pomocą ITF są dokonywa
ne dla każdego spośród ponad pół miliona punktów obrazu. 
Fotometryczna linearyzacja danych jest ważnym elementem 
redukcji wyników pomiarów.

3. Podsystem y konieczne do zapewnienia funkcjonowania  
instrum entów naukow ych

Łączność z Ziemią odbywa się za pomocą pasma VHF i pas
ma S. System pasma S jest używany tylko dla przekazywania 
danych telemetrycznych. System VHF jest używany do odbio
ru  wysyłanych z Ziemi rozkazów i prowadzenia transmisji 
sygnałów kierowania statkiem.
System kierowania gromadzeniem danych składa się ze wzmac
niacza (multiplexer) i komputera pokładowego. M ultiplexer 
służy jako urządzenie kodujące. Przez zastosowanie techniki 
podziału czasu przekazuje on sygnał na Ziemię lub do kompu
tera pokładowego. Komputer pokładowy dokonuje obliczeń po
łożenia statku względem układu odniesienia i wysyła rozkazy 
sterujące. Służy on ponadto do zapewnienia kontroli bezpie
czeństwa statku, samonaprowadzenia, kierowania czasem eks
pozycji oraz magazynowania danych.
System stabilizacji i kontroli jest używany przy manewrach 
na orbicie. W IUE są stosowane trzy różne układy odniesienia:
— Sześć żyroskopów o dokładności 0",01 i integralnej szyb

kości rozdzielczej 600" na sekundę;
— urządzenie prowadzące instrum ent względem sąsiednich 

w stosunku do obiektu obserwacji gwiazd, które wykorzy
stuje optykę teleskopu, co zapewnia kątową zdolność roz
dzielczą 0",27 w polu widzenia 16';

— dwuosiowy cyfrowy czujnik słoneczny, który zapewnia ką
tową zdolność rozdzielczą do 15" w polu widzenia 64° X  124°.

Energię potrzebną do funkcjonowania całego kompleksu orbi
talnego dostarczają dwie baterie słoneczne i wysoko wydajny
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Rys. 4. Schemat amerykańskiej  stacji kontroli  i k ierowania.

system dystrybucji i regulacji. Podczas przechodzenia przez 
cień Ziemi pracę instrumentów zapewniają dwa kadmowo-ni- 
klowe akum ulatory o wydajności 6 Ah.
Bardzo ważne dla poprawnego funkcjonowania całego systemu 
jest zapewnienie odpowiedniej i stałej tem peratury instrum en
tów. W obrębie IUE wydzielono kilka stref, w których utrzy
mywana jest tem peratura na wcześniej ustalonym poziomie 
np. tem peratura głównego zwierciadła utrzymywana jest na 
poziomie 0°C.

4. Naziemne stacje kierowania

W przeciwieństwie do wcześniejszych satelitów IUE jest kie
rowany i wykorzystywany przez obserwatorów w czasie rze
czywistym. Naziemne stacje kontroli są oparte na wielkim sy
stemie komputerowym pracującym w czasie rzeczywistym. Sy
stem steruje telem etrią i pracą instrumentów. Dość złożona 
praca statku jest kierowana przez szereg procedur operacyj
nych, z których każda jest przeznaczona do wykonania okreś
lonych zadań, takich jak np. odczyt obrazu z kamery. Wyko-
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nywanie procedur jest kontrolow ane przez operatorów  wcho
dzących w skład stałego personelu stacji naziemnych. Jak  już 
wspom niałem  sygnały z IUE odbierane są przez dwie stacje: 
am erykańską i europejską.
Schem at stacji am erykańskiej, oznaczonej w  skrócie GSFC, 
przedstaw ia rys. 4. Jeden z dwóch kom puterów  jest używany 
przez inżynierów  stale opiekujących się satelitą. W naukow ym  
centrum  umieszczono dw a term inale (EDS), k tóre są wyposa
żone w kolorowe m onitory oraz własne m inikom putery  i pa
mięci dyskowe. Na m onitorze za pomocą kolorowego kodu dla 
każdego punk tu  obrazu jest przedstaw ona wielkość ładunku 
zgromadzonego podczas ekspozycji na płytce zbierającej. J e 
den term inal EDS jest w ykorzystyw any przez obserw atorów  
do kierowania w  czasie rzeczywistym  obserwacjam i, a drugi 
do procesu obrazowego. Naziemne centrum  ESA funkcjonalnie 
jest identyczne jak  GSFC, ale pracuje w oparciu o jeden tylko 
kom puter wyposażony w pozostałe części system u. Z tej stacji 
obserw atorzy w spółpracujący z ESA i SRC w ykorzystują IUE 
do obserw acji przez siebie zaplanowanych w ciągu 8 godzin 
dziennie. Natom iast stacja am erykańska czuwa nieprzerw anie 
nad stanem  technicznym  satelity  i dlatego też używa dwóch 
kom puterów . c.d.n.

E W A  S Z U S Z K I E W I C Z  —  W r o c l a w

INTERFEROMETRIA PLAMKOWA

K ątow a zdolność rozdzielcza 5-cio m etrowego teleskopu na 
M ount Palom ar teoretycznie wynosi 0",02. N iestety turbulencja 
atm osferyczna znacznie ogranicza tę wielkość -i przeciętnie 
można uzyskać zaledwie 1" .  Podobnie dla najw iększych tele
skopów teoretyczne zdolności rozdzielcze mniej więcej stu - 
krotnie przew yższają otrzym yw ane w praktyce. Trudno się więc 
dziwić narastającej tendencji do umieszczania teleskopów na 
orbicie wokółziemskiej, gdzie atm osfera nie może już psuć ob
serwacji. W 1920 roku po raz pierwszy uzyskano dobrą zdol
ność rozdzielczą danych optycznych w ykorzystując in terfero 
m etryczne własności światła. Później podobnych technik uży
wano w radioastronom ii. Natom iast w 1970 roku A. L a b e y- 
r  i e wykazał, że astronom iczne fotografie z bardzo krótkim i 
czasami ekspozycji (8— 20 ms) mogą dostarczać inform acji ze 
zdolnością rozdzielczą bliską teoretycznej. Technika ta  stała 
się jedną z najbardziej obiecujących w astronom ii optycznej



6/7 1982 XJR A N I  A 171

chociaż nazwano ją  trochę ironicznie „interferom etrią plamko
w ą” . Ale — jak  się przekonamy — wyniki uzyskane za po
mocą tej metody należy traktować zupełnie serio.
Rozważmy punktowe źródło światła (ze względu na dużą od
ległość gwiazd od obserwatora możemy je  uważać za źródła 
punktowe). Jak i otrzymalibyśmy obraz gdyby nie było atmo
sfery? Płaska fala dociera do zwierciadła teleskopu (patrz rys. 
la), gdzie następuje ugięcie fali i powstaje typowy obraz dy
frakcyjny. A co się stanie gdy na drodze światła znajdzie się 
ośrodek turbulentny czyli atm osfera? Ośrodek ten wytworzy 
chwilowe fluktuacje fazy o charakterystycznym rozmiarze 
10 cm. Są one przypadkowo rozłożone wzdłuż średnicy telesko
pu. W określonym momencie odcinek o długości 10 cm zabu
rzonej fazy będzie w fazie z innymi odcinkami, nastąpi więc 
interferencja, a uzyskany obraz przedstawia rys. Ib. Na kliszy 
będzie to zbiór plamek, jeśli przy jej naświetleniu będą zacho
wane odpowiednie warunki, a mianowicie: zdjęcie będzie wy
konane z krótkim czasem ekspozycji, z dużym powiększeniem 
oraz w wąskim przedziale długości fal. Wszystkie te warunki 
są logiczną konsekwencją rozumowania przeprowadzonego wy
żej. Duże powiększenie umożliwia uchwycenie drobnych pla
mek, krótki czas ekspozycji eliminuje zamazywanie się plamek 
spowodowane zmianami rozkładu fazy wzdłuż średnicy tele
skopu, natomiast wąski przedział długości fal zwiększa kon
trast obrazu.
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Rozm iary plam ek uzyskane za 
pomocą 4 m etrowego telesko
pu z filtrem  o szerokości pasma 
200 A wynoszą 0",035, a  obszar, 
w k tórym  się znajdują, ma oko
ło 2 "  średnicy. Każda plam ka 
jest właściwie obrazem  gwiaz
dy co łatw o zobaczyć np. na 
fotografii Capelli —  gwiazdy 
spektroskopowo podwójnej., na 
k tórej przedstaw iony jest zbiór 
plam ek, a każda z nich jest 
podwójna. Podobnie porów nu
jąc obrazy Gam ma Orionis o 
średnicy Ó",00072 i Betelgeuse, 
k tó ra  jest gwiazdą o najw ięk
szej znanej średnicy kątow ej, 
okazuje się, że plam ki pierwszej 
z nich są m ałe i rzadko roz
mieszczone, a drugiej dużo w ięk-

R ys. 2. Ilustracja  przypadku, w  którym  sze * upakow ane gęściej.
piâ ?kowTjet°da interferomelrii W przypadku gdy m am y gwiaz

dę podwójną o odległości skład
ników około 3" lub większej, 
m etoda ta  zawodzi. Łatw o to 

zrozumieć z rys. 2. Światło od gwiazdy 1 i gwiazdy 2 nie prze
chodzi przez ten  sam słup atm osfery, a w konsekw encji zbiory 
plam ek obu obiektów nie są identyczne i nie można ich oddzie
lić. Obraz taki nie daje się zrekonstruow ać.
Instrum ent używ any do re jestrac ji plam ek, zwany kam erą 
„plam kow ą” umieszczony jest za płaszczyzną ogniskową duże
go teleskopu. Duże powiększenie (1" na 4 mm) i kró tk i czas 
ekspozycji w ym agają aby obiekt był odpowiednio 'jasny. Stąd 
w ynika konieczność stosowania wzmacniacza obrazu. Na rys. 3 
przedstaw iony jest schem at kam ery fotograficznej używanej 
w  system ie Cassegraina 4 m etrowego i 2,1 m etrowego tele
skopów O bserw atorium  na K itt Peak (USA), k tó ra  służy do 
rekonstrukcji obrazu plamek. Światło z teleskopu przechodzi 
przez m igawkę sterow aną elektronicznie (1) i osiąga ognisko 
w płaszczyźnie obrazu teleskopowego (2). N astępnie jest on 
powiększony przez obiektyw  m ikroskopowy (3) i przeniesiony 
przez pryzm at kom pensujący aberrację atm osferyczną (4), w ąs
kopasmowy filtr  (5) i m echaniczną m igawkę (6) na fotokatodę
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Rys. 3. Schem at kam ery  fo tograficznej do rek o n stru k c ji obrazu plam ek.

(7) wzmacniacza obrazu. Powiększony i wzmocniony obraz 
tworzy się na fosforyzowanym ekranie (8). Soczewka (9) kieru
je obraz z ekranu poprzez migawkę (10) na taśmę filmową (11). 
W okresie od września 1975 roku do grudnia 1977 roku uzy
skano za pomocą tej kamery około 140 000 ekspozycji układów 
plamek dla 2755 znanych gwiazd podwójnych oraz gwiazd po
dejrzanych o taką naturę. Kamera ta ma dużą wydajność cza
sową: w ciągu jednej nocy udaje się zaobserwować około 175 
gwiazd.
Wynikiem obserwacji są fotografie przedstawiające zbiór pla
mek, z których każda jest obrazem gwiazdy. Oczywiście już 
same rozmiary i rozmieszczenie plamek dają pewne wyobraże
nie o param etrach gwiazdy czy układu gwiazd, ale chodzi 
przecież o uzyskanie bardziej precyzyjnych informacji. W tym 
celu dokonuje się przetworzenia obrazu na kliszy. Sposoby re
dukcji danych są różne. Można wykonać pomiary za pomocą 
optycznego przetwornika (patrz rys. 4). Promień lasera prze
puszcza się przez pasek filmu, na którym zarejestrowane są 
plamki. Następnie jest on ogniskowany na innej kliszy. Tak 
postępując otrzym uje się układ równoległych pasków jako 
obraz końcowy. Za pojedynczą obserwację uważa się nałoże
nie za pomocą lasera od 50 do 100 klatek filmu. W ten sposób 
znacznie się zwiększa stosunek sygnału do tła. W przypadku 
gwiazd podwójnych fotografia zawierająca układ pasków daje 
bezpośrednio wartość kątowego rozdzielenia składników i kąt
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pozycyjny. Do redukcji danych często stosuje się także techni
ki komputerowe. Reasumując, redukcja obserwacji uzyskanych 
za pomocą interferom etrii plamkowej polega na superpozycji 
dużej ilości obrazów dyfrakcyjnych na jednej klatce filmowej, 
podobnie jak w holografii.
Oryginalna metoda Labeyrie została opracowana dla źródła 
punktowego, a więc może być stosowana do gwiazd pojedyn
czych lub do ciasnych układów gwiazd. Początkowe programy 
obserwacyjne dotyczyły zatem tylko tych klas obiektów. I tak 
np. grupa astronomów ze Stony Brook używając interfero
metrii plamkowej otrzymała w 1970 roku obrazy tarcz Betel- 
geuze, Antaresa, Aldebarana. Technika przetworzenia optycz
nego zastosowana przez tę grupę nie zachowuje informacji 
o fazie i dlatego nie może być użyta do rozciągłych obiektów. 
Nie nadaje się ona do wykonywania map elementów po
wierzchni planet, ale w przypadku obiektów posiadających sy
metrię (taką jak tarcze gwiazd) daje dobre wyniki. Najciekaw
szym osiągnięciem było wyróżnienie drugiego składnika Ca- 
pelli, która dotychczas nigdy nie została zaobserwowana jako 
gwiazda podwójna wizualnie.
Za pomocą 5 metrowego teleskopu udało się zmierzyć śred
nice 60 gwiazd, rozdzielić nieco układów spektroskopowe po
dwójnych oraz wyznaczyć pociemnienie brzegowe dla niektó
rych gwiazd. W 1973 roku natomiast rozpoczęto program ob
serwacji plamkowych na 4 metrowym teleskopie obserwato
rium na K itt Peak. Program obejmował obserwacje gwiazd
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wizualnie, spektroskopowo i astrometrycznie podwójnych oraz 
gwiazd, dla których podwójność była przewidywana ze zmian 
prędkości radialnych, złożonego widma lub nadmiaru jasności. 
Dla gwiazd spektroskopowo podwójnych z podwójnymi linia
mi wystarczą tylko dwie obserwacje pozycyjne aby określić 
masę składników i odległości układu od obserwatora. Jedną 
z takich gwiazd podwójnych jest 12 Per, która ma okres orbi
talny 331 dni i była jako pierwsza obserwowana metodą in ter
ferometrii plamkowej. Rozdzielenie tego układu wyniosło 0",05, 
a kąt pozycyjny zmienił się o około 50° w ciągu 89 dni. Stąd 
wyznaczono masy składników na 1,5 i 1,3 mas Słońca oraz od
ległość układu na 23 parseki (75 lat świetlnych). Ponieważ wi
zualne wielkości gwiazdowe są znane, można wyznaczyć wiel
kości absolutne, które dla każdego składnika wynoszą + 3 ,9  mag. 
Uzyskane w ten sposób masy i jasności są zgodne z tymi, któ
re były przewidywane dla gwiazd typu GO.
Inną gwiazdą badaną za pomocą interferom etrii plamkowej 
jest gwiazda spektroskopowo podwójna 51 Tau w Hiadach. 
Ponieważ gromada Hiady służy do kalibracji odległości zarów
no galaktycznych jak i pozagalaktycznych, astronomowie chcą 
znać dokładnie jej odległość od Ziemi. W ostatnich latach teo
retycznie i obserwacyjnie pokazano, że Hiady leżą o około 
10 procent dalej, niżby to wynikało z analizy ruchu własnego. 
Składniki kilku gwiazd podwójnych w Hiadach mają mniejszą 
jasność, niż daje to zależność masa—jasność. Stąd wynika, że 
ta zależność dla gromady jest inna niż dla gwiazd. Tak więc 
obserwacje 51 Tau służą jako wstępny test zarówno dla od
ległości jak i dla zależności masa—jasność gromady. W ciągu 
89 dni rozdzielenie składników zmieniło się od 0",080 do 0",074, 
a kąt pozycyjny uległ zmianie o 13°. Pewną trudność stanowi 
fakt, że 51 Tau jest gwiazdą spektroskopowo podwójną, w któ
rej widmie pojawiają się linie tylko jednego składnika. W ta
kim przypadku dwie plamkowe obserwacje nie umożliwiają 
jednoznacznego wyznaczenia mas i odległaści. Ale można omi
nąć także i tę trudność przyjmując masy gwiazd odpowiadają
ce typom widmowym składników i stąd wyznaczyć odległość. 
Najlepszą wartością odległości, jaką udało się znaleźć, jest 
43 + 0,6 parseka. Uzyskał ją W. F. A ł f e n w 1974 roku właśnie 
metodą interferom etrii plamkowej.
Następną gwiazdą obserwowaną na K itt Peak była Eta Orionis. 
Test to gwiazda podwójna wizualnie, której składniki A (4 
mag.) i B (5 mag.) są oddalone od siebie o l",5. W odległości 
115" od tej pary znajduje-się składnik C (9 mag.). Zmiany pręd-
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kości radialnych w widrńie gwiazdy A wskazują na istnienie 
dwóch innych członków układu z okresami orbitalnymi 9,2 lat 
i 8 dni (D i E). Składnik E oraz składnik A tworzą układ za
ćmieniowy, który był znany już w 1916 roku. Zatem Eta Orio- 
nis jest gwiazdą przynajmniej pięciokrotną. Z obserwacji plam
kowych znaleziono, że łączna masa A i B wynosi 50 mas 
Słońca, a składnik główny (A) typu 09 ma masę 17 mas Słońca. 
Składniki D i E typu wcześniejszego niż B4 mają masy około 
12 mas Słońca każdy. Odległość do układu wynosi około 400 
parseków. Jest to pierwszy przypadek bezpośredniego wyzna
czenia mas i jasności dla gwiazd tak wczesnych typów wid
mowych.
Metodą interferom etrii plamkowej znaleziono również rozdzie
lenie układu Eta Virginis wynoszące 0",12. Jest to jednak około 
trzy razy więcej niż można byłoby oczekiwać dla składnika 
o okresie 72 dni. Może obserwacje plamkowe umożliwią odkry
cie dotychczas nieznanych składników tego układu? Podobne 
nadzieje wiąże się z gwiazdą Theta Virginis, dla której obser
wacje plamkowe dają rozdzielenie 0",48.
Słynny układ zaćmieniowy Algol jest zbyt ciasny, aby za po
mocą interferom etrii plamkowej udało się rozdzielić składniki 
A i B. Ma on jednak bardziej odległego towarzysza C o okre
sie 1,862 roku, którego można obserwować. Wyniki obserwacji 
plamkowych dla Algola zgadzają się z przewidywaniami astro- 
metrycznymi i potwierdzają nachylenie orbitalne.
Obserwacje plamkowe ciasnej gwiazdy wizualnie podwójnej są 
szczególnie przydatne, jeśli są wykonywane w momencie 
gdy jeden składnik jest w pobliżu peryastronu. Odległość mię
dzy składnikami jest wtedy taka jak w rzeczywistości (tzn. 
bez skrótu perspektywicznego). W tym czasie kąt pozycyjny 
zmienia się najszybciej i kilka dokładnych pomiarów może 
w krótkim czasie określić większy łuk orbity. W 1976 roku 
wykonano obserwacje plamkowe gwiazdy wizualnie podwój
nej 46 Tau o okresie 7,2 lat na 2,5 miesiąca przed peryastro- 
nem. Uzyskana na ich podstawie wartość rozdzielenia układu 
0",037 okazała się o połowę mniejsza od oczekiwanej. Podob
nie było z Epsilon Eridani: gdy obserwowano ją w pobliżu 
peryastronu rozdzielanie wynosiło o 25 procent więcej niż 
przewidywane 0",060. Dokładne obserwacje takich układów 
mogą znacznie polepszyć wyznaczanie ich orbit.
Ponieważ interferom etria plamkowa jest stosunkowo nową 
techniką badania gwiazd podwójnych, koniecznie trzeba poka
zać, że jest ona wolna od poważnych błędów systematycznych.
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O bserw atorzy na K itt Peak postaw ili sobie za cel wyznaczenie 
orb it gwiazd podwójnych i porównanie ich ze znanym i skąd
inąd wartościam i. W pierwszej serii 70-ciu pom iarów plam 
kowych było 25 układów, k tó re  m iały dobrze znane orbity. 
Średnie odchyłki od przew idyw anych wielkości dla tych obser
wacji wyniosły 0",001 ±0",009 w rozdzieleniu i —0",0Ó3 ± 0",014 
w k ierunku  prostopadłym . To, że średnie odchyłki są mnieiszc- 
od ich niepewności, świadczy o braku wykrywalności błędów. 
Pom ierzone rozdzielenia wynoszą od 0",037 do 1",877 (są t o 
najm niejsze i najw iększe rozdzielenia jakie można otrzym ać 
m etodą in terferom etrii plamkowej).
Dobra kalibracia może zwiększyć dokładność naw et poniżej 
0",01 czyli teoretycznej dokładności konw encjonalnych tech
nik. Obecnie znam y współrzędne gwiazdy Eta Orionis z do
kładnością 0",007. Jeśli uda się osiągnąć dokładność rzędu 
0",001 to będzie można w ykryw ać pertu rbacje  w  orbitalnym  
ruchu gwiazd w yw ołane istnieniem  niewidocznych obiektów 
o m asach rzędu m as planet.
Technika in terferom etrii plamkowej daje szerokie perspektyw y 
rozwoju badań gwiazd podwójnych um ożliw iając bezpośredni 
pom iar mas, odległości i jasności gwiazd z dużą dokładnością. 
Ale na tym  nie kończą się możliwości tej metody. Co nraw da 
zrodziła się ona na obserw acjach gwiazd podwójnych, ale zna
lazła także zastosowanie do wyznaczania średnic asteroid i p la
net. Doskonaląc technikę re jestrac ji i redukcji danych um ożli
wiono zastosowanie jej do obiektów rozciągłych: gromad 
gwiazd, granulacji na Słońcu oraz radioźródeł i otoczek gwiaz
dowych. Oczywiście w wielu przypadkach (otoczki gwiazdowe 
czy radiogalaktvki) wychodzi się poza obszar prom ieniowania 
widzialnego. Tak więc m odyfikując m etodę in terferom etrii 
plam kowej można otrzvm ac sposób rozw alaiącv  na obserw acje 
z dużą zdolnością rozdzielczą (0",001) w całym  dostępnym  na 
Ziemi obszarze widma elektrom agnetycznego.

S T A N I S Ł A W  R.  B R Z O S T K I E W I C Z  —  D ą b r o w a  G ór n i c z a
t

TRZY SPOTKANIA Z SATURNEM

Świat wielkich planet — Jowisz, Saturn, Uran i Neptun — do nie
dawna wydawał się nam jakiś daleki i całkowicie obcy. Ale czy 
możina się temu dziwić, skoro dzielą je od nas tak duże odległości,
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że najw iększe ak tualn ie  teleskopy św iata są w łaściw ie bezsilne i oparte  
o naziem ne obserw acje wiadom ości na tem at ich przyrody są bardzo 
skąpe? S ytuacja uległa radykalnej popraw ie dopiero w  ostatn im  dzie
sięcioleciu, gdy te odległe p lanety  zaczęto badać za pomocą sond ko
smicznych. P ierw szym  ich celem był oczywiście Jow isz i jego księżyce, 
o których w  ciągu tego krótkiego czasu dowiedzieliśm y się o w iele 
w ięcej niż przez wiele poprzednich stuleci. Przede wszystkim  mogliśmy 
się naocznie przekonać, iż każde z tych ciał to zupełnie inny, m ało 
podoby do innych świat. Dowodzi to różorodności procesów, jakie n ie
gdyś i zapewne dziś jeszcze przebiegają w  układzie Jowisza. Podobnej 
sy tuacji należało oczekiwać w  układzie S atu rna, do którego w  odstępie 
dwóch lat zbliżyły się trzy  sondy kosmiczne. O trzym ane z ich pomocą 
dane też zm uszają do rew izji dotychczasowych poglądów na tem at p rzy
rody te j p lanety  i obiegających ją księżyców.

Początek zrobił Pionier-11, k tó ry  1 w rześnia 1979 r. przeleciał obok 
S atu rna  w  odległości 36 400 km. Za pomocą zainstalow anej ap ara tu ry  
uzyskano w iele ciekawych danych, a między innym i in teresu jące obrazy 
p lanety  i je j sław nych pierścieni. Jednak  praw dziw ie sensacyjny m ate
ria ł otrzym ano rok później, gdy do te j p lanety  zbliżyła się sonda Voya~ 
ger-1. Była ona w tedy oddalona od Ziemi ponad 10 jednostek as tro n o 
micznych i sygnał z niej w ysłany leciał do nas około 85 m inut. Do 
najw iększego zbliżenia doszło 12 listopada 1980 roku  o 23M5m UT, 
kiedy odległość m iędzy V oyagerem -l a zew nętrzną powłoką chm ur Sa
tu rn a  w ynosiła 123 600 km. W tym  czasie sonda poruszała się z szyb
kością 120 000 km  na godzinę i w  stosunku do „rozkładu jazdy” opóź
niła się o 2 m inuty, zbaczając z wyznaczonego to ru  o 19 km, co — 
biorąc pod uwagę długość przebytej trasy  (ponad 2 m iliardy  km) —• 
jest bardzo mało. Zgodnie z „rozkładem  jazdy” poruszał się rów nież 
Voyager-2, k tó ry  26 sierpnia 1981 roku o 5h24m UT przeleciał obok 
S atu rna  w  odległości 101 380 km  (odchylenie od zaplanowanego toru  
w ynosiło 43 km). I on zadaw alająco w yw iązał się z powierzonego za
dania, głównym zaś jego celem było jeszcze dokładniejsze poznanie 
s tru k tu ry  pierścieni. Uzyskano przy tym  nie tylko ich doskonałe obrazy 
w  różnych przedziałach w idm a, ale też dokonano obserw acji zakrycia 
przez nie gwiazdy ft Scorpii, o trzym ując w  ten sposób in teresu jący  
m ateria ł na tem at przyrody tych niezw ykłych tw orów. N iestety, przelot 
Voyagera-2 w  pobliżu S atu rna nie odbył się bez przeszkód. W m om en
cie przejścia przez płaszczyznę p ierścieni przestał działać mechanizm  
ustaw iający  kam ery  w  pożądanym  kierunku. Powodem  tego — jak się 
później okazało — był pył, k tó ry  dostał się do łożysk i u trudn ia ł w y
konanie odpowiednich ruchów. Na szczęście aw arię tę  w  kró tk im  cza
sie usunięto i chociaż n ie  w szystkie zaplanow ane zdjęcia zostały w y
konane, to jednak uzyskany m ateria ł fotograficzny jest tak  bogaty, że
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jego pełna analiza potrwa zapewne parę lat. Dotyczy to zresztą także 
innych danych otrzymanych za pomocą obu Voyagerow o przyrodzie 
Saturna i jego księżycach.
Pierwsze zdjęcia Saturna uzyskane za pomocą Voyagera-l nieco wszyst
kich rozczarowały. Na bladej bowiem tarczy planety, wyraźnie spła
szczonej na biegunach, widać było zaledwie kilka słabo zarysowanych 
pasów. Dopiero obrazy otrzymane »z mniejszej odległości wykazały, iż 
struktura obłoków w atmosferze Saturna jest bardziej złożona niż w 
atmosferze Jowisza, zachodzą tam  o wiele burzliwsze procesy, w strefie 
równikowej planety wieją prawie pięć razy silniejsze w iatry (ich szyb
kość dochodzi do 1800 km na godzinę). Ponadto liczba pasów jest 
większa, sięgają one wyższych szerokości, widać je nawet blisko bie
gunów. Są one jednak na Saturnie dużo cieńsze niż na Jowiszu i dla
tego z daleka trudno je rozróżnić. W całej krasie widać je dopiero 
na obrazach otrzymanych z bliska.
Podczas przelotu Voyagera-l zewnętrzną pokrywę chmur zasłaniała 
w arstwa żółtawej mgły. Najprawdopodobniej pojawia się ona sezo
nowo, bo gdy dziewięć miesięcy później do Saturna zbliżał się Voya
ger-2, kontrast między obłokami chmur znacznie się zwiększył i widać 
je było także tam, gdzie przedtem w ogóle nie były obserwowane. Jasne 
i ciemne pasy na północnej półkuli planety są tym razem widoczne 
aż do samego brzegu obserwowanego aktualnie dysku, co świadczy 
o większej przezroczystości górnych warstw atmosfery Saturna. Tłu
maczy się to tym, że jego oś obrotu * nachylona jest do płaszczyzny 
orbity pod kątem 63° i w związku z tym występują tam pory - roku, 
toteż opisane wyżej zjawisko może mieć charakter sezonowy. W czasie 
przelotu Voyagera-2 na północnej półkuli planety zaczynała się akurat 
wiosna i wzrost światła słonecznego mógł wzmóc procesy fotochemicz
ne. W każdym razie uczeni mogli przez parę tygodni śledzić zjawiska 
zachodzące w górnych warstwach atmosfery Saturna. Na otrzymanych 
obrazach (patrz np. zdjęcie na trzeciej stronie okładki) widać tysiące 
białych, nieuszeregowanych chmur, a wśród niektórych pasów równo
leżnikowych przewijające się długie, faliste prądy atmosferyczne o ciem
nym odcieniu i szerokości setek kilometrów (najmniejsze szczegóły na 
zdjęciach otrzymanych z najmniejszej odległości mają 85 km średnicy). 
Dotyczy to oczywiście północnej półkuli planety, bo południowej nie 
można było zbadać dokładnie ze względu na wspomniane już zakłó
cenia w pracy sondy.
Na zbadanej półkuli Saturna zaobserwowano wiele interesujących szcze
gółów.. Należy do nich zaliczyć dużą owalną plamę o brunatnej barwie,

* Dane o trzym ane za pomocą V oyagera-l pozwoliły uściślić okres ro tac ji 
S a tu rn a  na 10h39m54s (dotąd przyjm ow ano 10hl4m).



180 U R A N I A 6/7 1982

która jest przełożona na 74° szerokości północnej. Ponieważ przypomina 
ona Wielką Czerwoną Plamę na Jowiszu, przez analogią nazwano ją 
Wielką Brunatną Plamą. Lecz nie tylko te twory są charakterystyczne 
dla obu planet, gdyż i pasmowa struktura ich chm ur jest bardzo po
dobna. Występują jednak również pewne różnice między tymi olbrzy
mami planetarnymi. Przede wszystkim na Saturnie wieją dużo silniej
sze w iatry — o czym zresztą już była mowa — i sięgają one znacznie 
wyższych szerokości. Obserwowane bowiem były aż na 78° szerokości 
północnej, podczas gdy na Jowiszu występują tylko do 60° szerokości. 
Ponadto zmiany kierunku i szybkość w iatru na Saturnie nie jest skore
lowana z jasnymi i ciemnymi pasami. Zauważono też, że niestabilne 
twory koliste powstawały w okolicach planety, gdzie szybkość w iatru 
nie była duża. Świadczy to o tym, że powstają one w głębszych w ar
stwach jego atmosfery. Tem peratura górnych jej warstw  waha się 
w granicach od 86 do 92 K, przy czym najchłodniejsze obszary są nie 
tylko na biegunach, ale także w środku pasa równikowego. Po prostu 
pierścienie rzucają cień na Saturna.
Mimo wymienionych wyżej różnic Saturn jest „bliźniaczym bratem ” Jo
wisza. I on zachował prawie cały podstawowy m ateriał z pierwotnej 
mgławicy prasłonecznej, składa się niemal wyłącznie z wodoru i helu, 
które występują mniej więcej w takich samych proporcjach jak na 
Słońcu. Jedynie w samym wnętrzu planety może znajdować się jądro 
skaliste, mające 15—20 razy większą masę niż jądro naszego globu. 
Jej zewnętrzna powłoka gazowa pokryta jest warstwą chmur utworzo
nych ze związków wodoru, węgla, azotu, tlenu i innych cięższych pier
wiastków. Głębiej, wraz ze wzrostem tem peratury i ciśnienia, wodór 
występuje w stanie ciekłym. Jeszcze głębiej, przy ciśnieniu około 1—3 
milionów atmosfer, przechodzi w fazę metaliczną. Prawdopodobnie to 
zewnętrzne, przewodzące jądro wodorowe Saturna ma analogiczne w ła
ściwości jako niklowo-żelazne jądro Ziemi. W każdym razie występu
jąca w nim konwekcja ma przyczyniać się do powstanią magnetycznego 
pola Saturna i jego magnetosfery, której kształt — prawdopodobnie jak 
kształty magnetosfer innych planet (Ziemia, Jowisz) — uzależniony jest 
od w iatru słonecznego. W zależności od jego intensywności i szybkości 
zmienia się położenie fali uderzeniowej; powstającej w kierunku do 
Słońca. Średnia jej odległość od planety wynosi 1,8 milionów km, ale 
właściwa magnetosfera znajduje się o 500 tysięcy km bliżej. Ma ona 
bardzo zołożoną strukturę, za co w dużym stopniu odpowiedzialne są 
księżyce i pierścienie Saturna. Na przykład Tytan obiega planetę w od
ległości 1 222 000 km i około jednej piąte'j swego obiegu orbitalnegp wy
stawiony jest na wpływ w iatru słonecznego. Pozostały czas obiegu 
znajduje się wewnątrz magnetosfery, toteż jego atmosfera stanowi źród
ło neutralnych i zjonizowanych cząstek odkrytych na zewnątrz orbity
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Dione i Rhei. Ruch ich oczywiście uzależniony jest od pola magne
tycznego Saturna.
Za pomocą obu Voyagerow uzyskano również wiele nieznanych dotąd 
danych o pierścieniach Saturna. Zresztą już obrazy przekazane przez 
aparaturą' Pioniera-11 dostarczyły bardzo ciekawych informacji na te 
m at struktury tych niezwykłych, po raz pierwszy przez Galileusza obser
wowanych tworów. Wyraźnie na nich widać dwa pierścienie: zewnętrz
ny (słabszy) i wewnętrzny (jaśniejszy). Jeżeli fotografie te porównamy 
ze zdjęciami naziemnymi, bez trudu zauważymy istotną różnicę w wy
glądzie pierścieni. Zewnętrzny pierścień to po prostu pierścień A, a we
wnętrzny — to z wielką trudnością widoczny z Ziemi pierścień C. 
Rozdzielająca zaś je ciemna przerwa to pierścień B, który na naziem
nych fotografiach jest jaśniejszy. Różnica w wyglądzie pochodzi stąd, 
że z Ziemi obserwujemy jedynie te powierzchnie pierścieni Saturna, 
które w danym czasie oświetlone są przez Słońce. A ponieważ pierścień 
B jest najgęstszy, on właśnie odbija najwięcej światła słonecznego i na 
naziemnych fotografiach najokazalej się prezentuje. Tymczasem dzięki 
Pionierowi-11 mogliśmy po raz pierwszy w historii astronomii obejrzeć 
je z nieoświetlonej strony. O ile więc rzadsze pierścienie A i C prze
puszczają dość dużo światła słonecznego, to leżący między nimi pieścień 
B jest na tyle gęsty, że światło przez niego prawie nie przechodzi na 
drugą stronę i dlatego w tym miejscu na fotografii otrzymanej za 
pomocą Pioniera-11 widać ciemną przerwę. Najwięcej światła prze
puszcza pierścień C i on też na tej fotografii jest najjaśniejszy.
Ale prawdziwą niespodzianką było dopiero odkrycie za pomocą Voya- 
gera-1 złożonej struktury pierścieni Saturna. Na obrazach otrzyma
nych z bliska rozpadły się one na setki cienkich pierścieni, przy czym 
im większa jest zdolność rozdzielcza obrazu, tym więcej owych pod- 
pierścieni można się doliczyć. Analiza zaś dokonanej przez aparaturę 
Voyagera-2 obserwacji zakrycia gwiazdy 5 Scorpii pozwoliła uzyskać 
przekrój struktury pierścieni ze zdolnością rozdzielczą wynoszącą za
ledwie 100 m, czyli dziesięć razy lepszą niż na zdjęciach. Na tej pod
stawie stwierdzono, iż składają się one nie z setek, ale tysięcy wyraźnie 
oddzielnych struktur. Ostro zarysowane brzegi tych tworów świadczą 
o ich nieznacznej grubości. Ocenia się, że wynosi ona maksymalnie 
150 m, a najprawdopodobniej nie więcej niż 100 m. A zatem pierście
nie Saturna są dużo cieńsze niż to wynikało z naziemnych obserwacji, 
według których miały mieć około 1 km grubości. Ich złożoną strukturę 
tłijmaczy kilka teorii, a między innymi teoria wysunięta przez Petera 
G o l d r e i c h a  i Scotta T r  e m a i n e’a. Badacze ci założyli, że we 
wnętrzu pierścieni poruszają się m iniaturowe księżyce, nazwane przez 
nich „księżycami pasterskim i”, powodujące swym grawitacyjnym od
działywaniem powstawanie obserwowanych zagęszczeń i rozrzedzeń ma-



182 U R A N I A 6/7 1982

terii. Na przvklad „podpierścienie” odkryte w przerwie Cassiniego moż
na dobrze wyjaśnić obecnością dwóch takich księżyców, z których każdy 
musiałby jednak mieć około 30 km średnicy. Niestety, szczegółowe 
badania wykazały, iż w tym obszarze nie występują utwory o średnicy 
powyżej 5 km. W związku z tym do łask powróciła stara teoria, tłu 
macząca powstanie przerwy Cassiniego rezonansem 2 : 1 z czasem obia- 
gu Mimasa. Najprawdopodobniej zjawisko to odpowiedzialne jest rów
nież za eliptyczny kształt zewnętrznych struktur pierścienia B. Two
rzące je składniki obiegają bowiem planetę raz na 22,5 godzin, czyli 
prawie w takim samym czasie jak Mimas. Może jednak odpowiedzialne 
za to są fale gęstościowe, może mamy tu do czynienia z tym  samym, 
mechanizmem, który doprowadza do powstawania spiralnych struktur 
galaktyk? Krótko mówiąc — ogólna grawitacja Saturna, jego księżyców 
i samych pierścieni może przyczyniać się do powstawania podpierścieni, 
utworzonych właściwie z coraz to innych cząstek materii. W takim przy
padku mielibyśmy w pobliżu coś w rodzaju naturalnego „modelu labo
ratoryjnego”, pozwalającego śledzić zjawiska rozgrywające się w zupeł
nie innej skali.
Obrazy przekazne przez aparaturę Voyagera-l potwierdziły istnienie 
pierścieni D, E i F. Dwa pierwsze zostały odkryte na podstawie obser
wacji naziemnych, trzeci zaś za pomocą Pioniera-11. A ponieważ udało 
się uchwycić ślady pierścienia G, obecnie znamy już siedem układów 
pierścieni Saturna, które — licząc od planety — uporządkowane są na
stępująco; D, C, B, A, F, G i E. Jednym z najdziwniejszych okazał 
się pierścień F, składający się z trzech podpierścieni o szerokości około 
50 km *. Nie są one jednak koncentryczne, lecz zdają się być nawzajem 
przeplatane i na pierwszy rzut okaz wygląda to tak, jakby struktura 
pierścienia F przeczyła prawom mechaniki. Przecież bliżej planety 
cząstki m,uszą poruszać się szybciej niż te dalsze, toteż pierścień nie 
może stale zachowywać jednakowego kształtu. Zdjęcta uzyskane w pew
nych odstępach czasu wykazały, że tak faktycznie jest i że bliższe 
części pierścienia przesuwają się względem dalszych. Natomiast na 
zdjęciach otrzymanych za pomocą Voyagera-2 nie stwierdzono owych 
tajehiniczych przeplatań podpierścieni ani zagęszczeń m aterii w obsza
rach, gdzie księżyce 1980 S 26 i 1980 S 27 do siebie się zbliżają. P ierw 
szy z nich obiega planetę po wewnętrznej^ dragi po zewnętrznej grani
cy pierścienia F. Księżyce te — jak się przypuszcza — zapobiegają roz
kładowi cząstek wzdłuż obwodu i tym samym nie dopuszczają do po
wstania kolistego pierścienia jednorodnego. Swym przyciąganiem grawi
tacyjnym wyznaczają po prostu poszczególnym strukturom  ich m ini
malną i maksymalną odległość od planety. Czyżby odpowiedzialne były 
także za powstawanie owych przeplatań, które okresowo występują nie

* P a t r z  ró w n ie ż  n o ta tk a  w  KRONICE.
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tylko w pierścieniu F, ale także w przerwie Enckego? A może są to 
przejawy oddziaływania sii elektrostatycznych w pierścieniach Saturna? 
Należy bowiem dodać, że były w nich obserwowane wyładowania elek
tryczne. Obserwowano je tylko na falach radiowych, gdyż ze względu 
na małą gęstość środowiska nie mogą być obserwowane w optycznej 
części widma.
Do równie tajemniczych tworów zaliczyć należy odkryte na zdjęciach 
Voyagera-l pasy radialne w pierścieniu B. Wyglądają one jak szprychy 
koła i — co na pierwszy rzut oka wydaje się dziwne — zachowują 
pierwotny kierunek. Utwory te są ciemne przy oglądaniu ich od strony 
Słońca, jasne zaś przy patrzeniu na nie w kierunku Słońca. Dowodzi to, 
że tworzą je drobiny pyłu lub cząsteczki lodu, które rozpraszają światło 
w kierunku padania. Film powstały z szeregu kolejnych zdjęć wykazał, 
iż owe „szprychy” rodzą się w ciągu 15—60 minut, rozchodzą się ra 
dialnie w kierunku od planety i potem się rozpraszają. Z początku 
geneza tych tworów wydawała się bardzo zagadkowa, lecz wkrótce 
Richard J. T e r r  i 1 e wystąpił z roboczą hipotezą, która dość dobrze 
tłumaczy to zjawisko. Uczony ten sądzi po prostu, że i za nie odpowie
dzialne są siły elektrostatyczne. Już bowiem aparatura Pioniera-11 w y
kazała, iż pierścienie Saturna przechwytują cząsteczki z otaczających 
planetę pasów radiacyjnych. Gdy taka naładowana cząsteczka (idzie tu 
głównie o protony) zderza się z cząsteczką pierścienia, wówczas prze
kazuje jej swój ładunek. Dalszy los cząstki obdarzonej ładunkiem za
leżny jest nie tylko od”"grawitacji, ale także od sił elektrycznych i mag
netycznych. W przypadku większych cząstek m aterii ładunek w sto
sunku do masy jest bardzo mały, przeto porusza się ona dalej zgodnie 
z prawami mechaniki nieba. W przypadku jednak cząstek małych roz
strzygający głos mogą mieć siły elektrostatyczne i ruch takiej cząsteczki 
uzależniony już jest od pola magnetycznego planety. Unoszą one czą
steczkę, która opuszcza płaszczyznę pierścienia i porusza się tak, jakby 
z planetą była sztywno połączona. Potwierdział to już zresztą analiza 
zdjęć otrzymanych za pomocą Voyagera-l. Wykazały one bowiem, że 
„szprychy” pierścienia B rzeczywiście obracają się z taką samą szyb
kością kątową jak Saturn *.
Po przelocie sond Voyager uczeni mają do dyspozycji doskonałe zdjęcia 
księżyców Saturna. Mimo to powierzchnia Tytana nadal pozostała nie
znana, gdyż zakrywa ją nieprzezroczysta w arstwa gęstej atmosfery. 
Składa się ona głównie z azotu (85%) i argonu (12%), na resztę zaś 
przypada metan i inne związki chemiczne, a między innymi acetylen,

* W a r to  w  ty m  m ie jscu  w s p o m n ie ć  o o b se rw a c ja c h  S a t u r n a  w y k o n a n y c h  
w  ro k u  1896 p rzez  E. A n t o n i a d i e g o ,  w  ro k u  1943 przez B. L y  o t a i w  ro 
ku  1958 przez W. L i v i n g d t o n a .  W y m ien ien i  a s t ro n o m o w ie  zaznaczy l i  na 
s w y c h  ry s u n k a c h  z a ró w n o  p ew n ą  l iczbę „ p o d p ie r śc ie n i” , j a k  i owe ta je m n ic z e  
„ s z p ry c h y ” . W y n ik a  z tego,  że n a z ie m n y c h  ’o b se rw a c j i  nie  m ożna  ignorow ać  
p a w e t  w  w ie k u  k osm icznym .
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propan i cyjanowodór. Ten ostatni jest o tyle intrygujący, że pod dzia
łaniem nadfioletowego promieniowania Słońca polimeryzuje, tworząc 
złożone związki o czerwonawo-brązowym zabarwieniu. Mogą to więc 
być składniki owego smogu, nadające pomarańczową barwę Tytanowi.
W każdym razie wszystko przemawia za tym, że odpowiedzialność za 
powyższe zjawisko ponoszą kryształki lub kropelki węglowodorowe, 
skoncentrowane gdzieś na wysokości 100—200 km *. Ciśnienie na po
wierzchni Tytana jest 1,5 razy większe niż na powierzchni Ziemi, a tem 
peratura wynosi około 100 K. Należy się więc liczyć z tym, że może 
się tam znajdować ciekły azot, który może występować w postaci ka
łuż, jezior lub nawet oceanów. Widoma średnica tego księżyca wynosi 
około 5600 km, ale jest ona znacznie powiększona przez gęstą i dość 
grubą warstwę „mgły”. Średnica twardego globu Tytana ma bowiem 
tylko 5120 km (± 52 km), z czego wynika, iż na jego średnią gęstość wy
pada 1,9 g/cm3 (±0,6 g/cm3). Pod tym więc względem jest on podobny 
do Ganimedesa i Callisto.
Interesującą grupę tworzą Mimas, Enceladus, Tethys, Dione, Rhea, 
Hyperion, Iapetus i Phoebe. Ciała tej wielkości nie były dotąd badane 
za pomocą sond kosmicznych, a przecież stanowią one jakieś pośrednie * 
ogniwo między maleńkimi księżycami Marsa a obiektami tej wielkości i
co Tytan, nasz Księżyc, galileuszowe księżyce Jowisza i Tryton. Prze
kazane przez Voyagery zdjęcia pokazują, że powierzchnie wszystkich 
wymienionych tu  księżyców Saturna usiane są, krateram i (patrz np. 
zdjęcia na drugiej stronie okładki). Wyjątkiem zdawała się być po
wierzchnia Enceladusa, gdyż na obrazach uzyskanych za pomocą Voya- 
gera-1 wygląda ona zupełnie gładka, a w każdym razie nie widać na 
niej ani jednego krateru o średnicy powyżej 12 km (graniczna zdolność 
rozdzielcza zdjęć). Usiłowano to w różny sposób tłumaczyć, tymczasem 
zagadka sama się wyjaśniła, gdy do tego księżyca zbliżył się Voyager-2 
na odległość 100 tysięcy km. Na przekazanych przez niego obrazach 
widać nie tylko doliny i inne nierówności terenu, ale także liczne k ra 
tery. Zdjęcia uzyskane z większej odległości nie mogły ich uchwycić, 
bo powierzchnia Enceladusa pokryta jest w arstw ą lodu. Bez tej prze
szkody można natomiast oglądać relief Dione, którego powierzchnia do 
złudzenia przypomina powierzchnię naszego Księżyca i Merkurego. Obok 
licznych kraterów  widać na niej — podobnie jak na powierzchni Rhei — 
szereg jasnych plam. Jedni uważają je za szczeliny w skorupie księ
życa, przez które „prześwieca” jaśniejsza w arstwa podpowierzchniowa, 
inni zaś za smugi utworzone z m ateriału wyrzuconego podczas formo
wania się wielkich kfaterów  meteorytowych. Jeden z nich ma prawie 
100 km średnicy, ale największa w układzie Saturna formacja tego ty 
pu znajduje się na powierzchni Tethys. K rater ten ma wyraźną górką

* Patrz  również no tatka  w KRONICE.
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centralną, około 400 km średnicy i głębokość dochodzącą do 15 km. 
Stosunek jego wielkości do średnicy macierzystego księżyca (1050 km) 
jest prawie taki sam, jak krateru  o średnicy 130 km na Mimasie, któ
rego glob ma tylko 390 km średnicy. Ustępuje mu jednak pod wzglę
dem stosunku głębokości do średnicy krateru, gdyż ten mimo mniejszych 
rozmiarów ma aż 9 km głębokości. K rateru o podobnych właściwo
ściach nie znamy w całym Układzie Słonecznym.
Na uwagę zasługuje również ogromna rozpadlina Tethys, mająca około 
60 km szerokości i około 750 km długości. Obecność tak wielkiego utwo
ru  mówi o silnej aktywności wnętrza tego księżyca, przynajmniej w tym 
okresie, gdy powyższa rozpadlina powstawała. Najprawdopodobniej na
stąpiło to w wyniku zamarzania ciekłego pierwotnie wnętrza Tethysa, 
kiedy to musiało dojść do powiększenia jego powierzchni o 5—10%, 
co akurat odpowiada powierzchni zajmowanej przez rozpadlinę. Ale 
o wiele bardziej złożona jest geologiczna historia Enceladusa. W ystar
czy powiedzieć, że Laurence S o d e r b l o m  rozróżnia na jego powierz
chni formacje powstałe w pięciu różnych epokach geologicznych, po
cząwszy od starego terenu pokrytego krateram i, a skończywszy na mło
dych, prawie zupełnie gładkich obszarach. Ponieważ te ostatnie nie 
zostały uformowane wcześniej niż 100 milionów lat temu (stanowi to 
około 2% wieku księżyca), bardzo prawdopodobne, że Enceladus wciąż 
jeszcze ma aktywne wnętrze, na skutek czego nadal nieustannie zmienia 
wygląd swej powierzchni. Aktywność tę Charles F. Y o d e r  tłumaczy' 
siłami pływowymi Saturna i Dione. Inni autorzy mówią o gejzerach 
wody (lub metanu), k tóra od czasu do czasu przebija słabą skorupę 
księżyca i wypływa na jego powierzchnię. Być może ma to jakiś zwią
zek z pierścieniem E, który przecież leży blisko orbity Enceladusa.- 
Gdyby bowiem stwierdzono, iż składa się on z cząstek lodowych, źród
łem ich mógłby być ten właśnie księżyc.
Niespodziankę innego rodzaju sprawiły obrazy Hyperiona uzyskane za 
pomocą Voyagera-2. Seria trzech zdjęć wykonanych z różnych odległo
ści (1180, 700 i 500 tysięcy km) wykazała, iż księżyc ten ma kształt 
owalnego dysku o rozmiarach 210 i 360 km. O ile jednak u innych 
księżyców o takim  kształcie oś podłużna skierowana jest w kierunku 
macierzystej planety, to w przypadku Hyperiona nachylona ona jest pod 
kątem 45° względem płaszczyzny jego orbity. To wychylenie można 
wyjaśnić zderzeniem księżyca z innym ciałem niebieskim i — jak się 
przypuszcza — mogło to nastąpić w stosunkowo niezbyt odległym cza
sie. Nie mniej zagadkowy okazał się Iapetus, gdyż albedo poszczegól
nych jego półkul znacznie się różni. Półkula zwrócona w kierunku ru 
chu orbitalnego odbija zaledwie 4—5% światła słonecznego, podczas gdy 
przeciwna aż 50%>. Ponieważ księżyc ten (a prawdopodobnie dotyczy to 
większości satelitów Saturna) składa się przypuszczalnie głównie z lo-
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du, powodem tego może być jakiś inny m ateriał, którego albedo można 
porównać do albeda chondrytów . Po prostu  jedna półkula Iapetusa po
k ry ta  m usi być czymś ciemnym.
Skąd się on jednak w ziął na pow ierzchni tego księżyca i dlaczego zn a j
duje się ty lko na jednej jego półkuli? Oto zagadnienie, k tóre usiłu ją 
rozwiązać trzy  różne teorie. P ierw sza z nich zakłada, że ciem ny m a te 
ria ł został w yrzucony z w nętrza Iapetusa. H ipoteza ta  tłum aczy więc 
tylko to, w  jak i sposób jego pow ierzchnia mogła być „zalana” substan
cją słabo odbijającą św iatło słoneczne, ale nie w yjaśnia, dlaczego ak u ra t 
ta  półkula. Do tego potrzeba jakiegoś zewnętrznego w pływ u i na nim  
oparta  jest d ruga teoria. Zakłada ona, że Iapetus zderzył się z wysoko 
energetycznym i cząsteczkam i, które zdolne były erodować jasną po
w ierzchnię na jego „przedniej” półkuli i stopniowo obnażać znajdu
jący się głębiej ciem ny m ateriał. I w reszcie trzecia teoria tłum aczy to  
zjaw iskiem  „przepływ u” ciem nej m aterii z najdale j od S atu rna k rążą
cego Phoebe. Ale nie w yjaśnia ona, dlaczego k ra te ry  leżące na granicy 
obu obszafów też m ają ciem ne dna. Sam księżyc Phoebe jest fak tycz
nie ciemny, m a bardzo m ałe albedo, otlbija bowiem  zaledwie 5%  św ia t
ła słonecznego. Jego glob szybko w iru je  (raz na 9—10 godzin), m a około 
200 km  średnicy (nieco w ięcej niż to w ynikało z naziem nych pom ia
rów), a. co ważne — w odróżnieniu od innych księżyców te j w ielkości — 
jest dokładnie kulisty. Te niezw ykłe przym ioty, orbita nachylona pod 
dużym  kątem  i w steczny ruch  Phoebe sugerują, że może to być p rze
chwycone przez S a tu rna  jądro  s ta re j komety. K rąży on dokoła m a
cierzystej p lanety  w odległości 12,9 milionów km. Dziwne więc, że 
został w ogóle odkryty  przez astronom ów  i to  już w  roku 1898. Ale 
poznanie jego przyrody może być pomocne przy rozw iązyw aniu w ielu 
problem ów  związanych z naszym  układem  planetarnym .
Badania w ykonane za pom ocą sond kosm icznych zm ieniły nasze w y- 

. obrażenia o układzie S atu rna i o Układzie Słonecznym. Pojaw iły się też 
zupełnie nowe zagadnienia, w iele z nich zostanie zapewne rozw iązanych 
na podstaw ie uzyskanego już rńateriału , inne praw dopodobnie będą m u
siały czekać do następnych eksperym entów  kosmicznych, podjętych po 
w nikliw ym  opracow aniu danych uzyskanych przez Pioniera-11 i oba 
Voyagery. M iejm y bowiem  nadzieję, że nie spełnią się pesym istyczne 
przew idyw ania B. C. M u r r a y ’e g o ,  k tóry  — praw dopodobnie w  
zw iązku z kolejnym  obcięciem budżetu NASA — powiedział: „Zdaje 
się, że w iek kosm iczny zaczął i skończy się za życia jednej generacji-. 
D ocieram y do planet, przyglądam y się im, a potem  znowu się od nich 
odóalam y i dalej nic nie robim y” *.

* Voyager-2  m a  jeszcze zbadać  U r a ń a  (prze lo t  obo k  te j  p la n e ty  p l a n o w a n y  
jes t  na 24 styczn ia  1986 ro k u )  i — jeżeli  nie  za jdą  jak ie ś  n ie p rz e w id z ia n e  o k o 
l icznośc i  — także  N e p tu n a  (do p rze lo tu  obok  te j  p la n e ty  m a  dojść  24 s ie rp n ia  
l ‘J89 roku).
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Likwidacja obserwatorium w  Zurychu
•

Nie do w szystkich zapewne m iłośników astronom ii do tarła  wiadom ość, 
że O bserw atorium  F ederalne w  Zurychu przestało istnieć. Ta zasłużona 
dla heliofizyki placów ka, w ybudow ana w  latach 1861—1864 w edług p ro 
jek tu  znanego arch itek ta  niem ieckiego G ottfrieda S e m p e r  a, nie 
m ogła już dobrze spełniać swej roli. W ciągu ostatn ich  stu  la t m iasto 
znacznie się rozrosło, obserw atorium  znalazło się w  jego centrum , zo
stało otoczone w ysokim i budowlam i. Czy jednak decyzja o likw idacji 
te j sław etnej przecież w  święcie placówki naukow ej była słuszna? T ru d 
no odpowiedzieć ną to py tan ie bez znajom ości bliższych faktów , k tóre 
faktycznie mogły przem aw iać za takim , a nie innym  rozw iązaniem . W y
daje się jednak, że obserw atorium  w  Zurychu mogło spełniać rolę m u 
zeum h istorii badań heliograficznych, dotychczasowe zaś prace mogły 
być prow adzone w  oparciu o obserw acje w ykonyw ane r przez filie 
w fA rosa i Locarno. P ierw sza z nich w ybudow ana została w  roku 1939, 
d ruga w  roku 1957. Były one w yposażone w nowoczesne przyrządy ob
serw acyjne i dokonyw ane w  nich obserw acje stanow iły w łaśnie pod
staw ę do w yznaczania wzorcowych liczb plam  słonecznych, co — jak 
w iadom o — w roku  1848 zapoczątkował Rudolf W o l f  (1813—1893) 
i stąd liczby te' zwane są liczbam i Wolfa. K ontynuatoram i jego działal
ności byli w ybitn i astronom owie: A. W o 1 f e r, W. B r u n n e r  (1878— 
1958) i M. W a 1 d m  e i e r. Po przejściu tego ostatniego w  roku 1979 n a  
em ery turę kierow nictw o obserw atorium  objął J. O. S t e n f 1 o i za jego 
to  kró tk ie j kadencji przestano wyznaczać liczby Wolfa, a następnie 
przystąpiono do likw idacji obserw atorium . P rzyrządy  obserw acyjne zo
sta ły  przekazane innym  placówkom  naukow ym  lub sprzedane do zbio
rów m uzealnych. Podobnie postąpiono z bogatą biblioteką, k tó rej specjal
nością były w ydaw nictw a o tem atyce heliofizycznej. Budynku obserw a
to rium  nie zburzono, ponieważ jest to  obiekt zabytkowy. Po odpowied
niej adaptacji będzie służył bardziej „przyziem nym ” sprawom , gdyż ma 
w  nim  być zlokalizowany in sty tu t technologii drew na.
Taki sam log spotkał filię w A rosa i dziś znajdu je się tam  ośrodek w y
poczynkowy. Jedynie w  Locarno pozostał obserw ator i nadal obserw uje 
Słońce. One to stanow ią m ateria ł „w yjściow y” do obliczania w zorco
w ych liczb Wolfa, k tóre od 1 stycznia 1981 roku wyznaczane są w  B ruk
seli i publikow ane przez Sunspot Index  Data Center (SIDC). Idzie po 
prostu  o to, aby u trzym ana była ciągłość między daw nym i a obecnymi 
obserw acjam i.

, > S T A N I S Ł A W  R .  B R Z O S T K 1 F A V I C Z

Pozagalaktyczne obserwacje satelity ILE

Podczas 92 Sym pozjum . M iędzynarodow ej Unii A stronom icznej, k tóre 
odbyłę się w  sierpniu  1979 roku w Los Angeles (USA) M. V. P e n s i o n  
p rzedstaw ił bilans najw ażniejszych  rezu ltatów  obserw acji w ykonanych 
w  nadfioletow ym  zakresie w idm a przez sa te litę  IUE (In te rnationa l 
U ltrav io let Explorer). Oto one w  telegraficznym  skrócie: 1 — w idm a 
„norm alnych” galak tyk  w zakresie 2000—3000 angstrem ów  zdeterm ino-
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w a n e  są  p rzez  w id m a  gw iazd  późnych  ty p ó w  sp e k tra ln y c h . S tw ie rd zo 
n ą  w  p o jed y n czy ch  ta k ic h  g a la k ty k a c h  n ad w y żk ę  p ro m ien io w an ia  n a d 
fio le tow ego  w  obszarze  pon iże j 2000 an g s tre m ó w  tłu m aczy  się z ró żn i
co w an iem  g ^ a k ty k  o k re ś lan y ch  jak o  n o rm aln e . P od  to  o k reś len ie  p o d 
c iąga  się p rzecież  ta k ż e  g a la k ty k i, k tó re  w y k a z u ją  szereg  osobliw ości, 
np. M 87 czy N G C 1052. 2 — w  s tru m ie n iu  m a te r i i  w y rzu can y m  z M 87 
(tzw . „ je t”) s a te li ta  IU E  w y k ry ł obecność jasnego , p ra w ie  p u n k to w eg o  
zgęszczenia, k tó reg o  p ro m ien iq w an ie  obserw o w an o  aż do 1150 a n g s tre 
m ów . W idm o zgęszczenia  p rzy p o m in a  w idm o la c e rty d  (ob iek tów  typu  
BL L acertae). 3 — obserw ow ane  przez  IU E  n ad fio le to w e  w id m a l?ce r- 
tyd  c h a ra k te ry z u ją  się obecnością  co n tin u u m , b ra k ie m  lin ii e m isy j
n y ch  i sp łaszczen iem  w  obszarze  p o n iże j 2000 an g strem ó w . P en sto n  
p o d k re ś la  złożoność in te rp re ta c ji  ty ch  w y n ik ó w  a k c e n tu ją c  jednocześn ie  
n ie w ą tp liw y  w niosek , iż gaz odpow iedz ia lny  za p ro m ien io w an ie  la ce rty d  
z n a jd u je  się ta m  w  innym') s ta n ie  fizycznym  n iż  w  k w a z a ra c h . 4 — 
w y k o n an e  p rzez  IU E  o b se rw ac je  k w aza ró w  w y k aza ły , że s tru m ie ń  ich 
prom ieniow % nia nad fio le to w eg o  p o zo stą je  w  d o b re j zgodzie z r e z u l ta 
ta m i e k s tra p o la c ji w id m a  op tycznego . Za n a jw a ż n ie jsz y  w y n ik  o b se r
w ac ji u zn a je  się podob ieństw o  nad fio le tow ego  w id m a  k w a z a ra  3 C 273 
z w id m am i o p tycznym i k w a z a ró w  o du ży ch  re d sh if ta c h . 5 — w id m a 
n a d fio le to w e  g a la k ty k  S e y fe r ta  p o d obne  śą do op tycznych  w id m  k w a 
zarów .

W g P en sto n  M. V., Objects  of  Might  Redsh i f t ,  m a te r ia ły  sym pozjum  
IA U  n r  192, D o rd rech t, 1980, 247.

Z B IG N IE W  P  A P R O T N Y

W iek w szech św ia ta

W re fe ro w a n e j p ra c y  p rzed s taw io n o  p ro b lem  zgodności pom iędzy  oce
n am i w iek u  W szechśw ia ta  będącym i re z u lta te m  sto so w an ia  różnych  m e 
to d  ob se rw acy jn y ch . O ceniony  w ed ług  zaw arto śc i p ie rw ia s tk ó w  le k 
k ich  n a  10 — 15 X 10® la t, w iek  W szechśw ia ta  zgodny  je s t z w ie lkością  
12 — 20 X 10® la t, o trzy m an ą  z p ra c  n ad  ew o lu c ją  n a js ta rsz y c h  gw iazd 
w  G a lak tyce . T rzec ia  ocena w iek u  jes t pochodną  o d k ry te j p rzez  H u b - 
b le ’a  zależności m iędzy  p ręd k o śc iam i g a la k ty k  a od leg ło śc iam i, do n ich .
O trzy m an e  w  o s ta tn ich  la ta c h  re z u lta ty  o b se rw acy jn e  su g e ru ją , że 
w  p roces ie  kosm ologicznej ek sp an s ji W szechśw iata  w y stęp u je  loka lne  
zabu rzen ie , w y w o łan e  g ra w ita c y jn y m  od d z ia ły w an iem  su p e rg ro m ad y  g a 
la k ty k  w  P an n ie . R óżnego ro d za ju  o b se rw ac je  tego  e fek tu  d a ją  pók i co- 
sp rzeczne  ze sobą oceny  jego w ie lkości, w y rażo n e j p ręd k o śc ią  „u p ad k u ”’ 
lo k a lnego  u k ła d u  g a la k ty k  n a  su p erg ro m ad ę  w  P an n ie  (od 0 do> 
500 km /s). W zw iązku  z tym , w ie lkość  s ta łe j H u b b le ’a, w yznaczona 
z o b se rw ac ji n a jb liższy ch  g a lak ty k  (z p ręd k o śc iam i rad ia ln y m i m n ie j
szym i od 2000 km /s) po zo sta je  n ieo k reślo n a . Z d ru g ie j s tro n y  oczyw ista  
je s t n iepew ność  oceny  s ta łe j H u b b le ’a, w y n ik a ją c e j z o b serw acji g a la k 
ty k  od leg łych , ze w zg lędu  n a  m a łą  dok ładność  z ja k ą  zn an e  są od leg 
łości do n ich . W szystko  co m ożna n a  te n  te m a t pow iedzieć to  to , że  
w iek  W szechśw ia ta  ocen iony  z w ie lkości s ta łe j H u b b le ’a  z a w a rty  je s t 
w  p rzed z ia le  10 — 20 X 109 la t.

W g Science,  1981, 213, 825.
Z B IG N IE W  P A P R O T N Y
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Kwazary to odległe galaktyki?

Twierdzenie, że kw azary  są w  rzeczywistości bardzo oddalonym i galak
tykam i w ydaje się zyskiwać coraz w ięcej dowodów obserw acyjnych. 
W iąże się to z w prow adzeniem  do astronom ii nowych technik  detekcji, 
w  rodzaju  przyrządów  ze sprzężeniem  ładunkow yrtt (CCD, od ang. 
charge—coupled device). Fotografie kw azarów  w ykonyw ane m etodam i 
tradycyjnym i p rzedstaw iają obiekty podobne do gwiazd — zastosow anie 
instrum entów  CCD wykazało, że tym  „gwiazdom” tow arzyszą m gliste 
otoczki. W ysnuto stąd  w niosek o pokrew ieństw o kw azarów  i jąder ga
laktycznych [1], co jako pierw szy sugerow ał J. S. S z k ł o w s k i .  P o
nieważ brakow ało dowodów na gwiezdna natu rę  otoczek próbow ano ich 
istnienie w yjaśniać obecnością rozleglej korony gazowej, pobudzonej do 
św iecenia prom ieniow aniem  kw azara. Było to zgodne z w yglądem  oto- 
-czek, znacznie w iększych i jaśniejszych od halo otaczających norm alne 
galaktyki. Dopiero niedawno, w  listopadzie i g rudniu  ubiegłego roku. za 
pomocą 5-m etrowego teleskopu H ale'a w ykonano obserw acje spektro- 
skooowe dowodzące gw iezdnej n a tu ry  otoczki wokół kw azara 3C48 [2]. 
W idma otrzym ane dzięki urządzeniu CCD objęły zakres od 5 do 10 ty 
sięcy angstrem ów . Oprócz znanych już przedtem  linii em isyjnych, 
w  w idm ie otoczek w ykry to  szczegóły absorpcyjne w yw ołane obecnością 
w odoru i zjonizowanego w apnia. Świadczy to o istnieniu w  otoczce go
rących gwiazd, których średnia klasa to A7, sądząc po względnym  n a 
tężeniu linii. Zdaniem  autorów  relacionow anej p racy ich odkrycie jest 
owym brakującym  ogniwem, k tóre w iąże kw azary  z ak tyw nym i jądram i 
galaktycznym i i norm alnym i galaktykam i. O dkrycie gorących, niebie
skich gwiazd wokół 3C48 w skazuje, że w  okresie ostatniego m iliarda la t 
Ttwazar ten  przeszedł przez okres intensyw nego form ow ania gwiazd. P o
tw ierdzeniem  jest obecność linii em isyjnych w  widm ie, oznaczających 
obecność znacznych ilości gazu w  kw azarze, pozostałych po procesach 
gwiazdotwórczych. 3C48 zdaje się więc w  rzeczywistości być galaktyką 
sp iralną o jasności absolutnej —23 mag. lub w iększej, nie zaś s ta rą  ga
lak tyką eliptyczną jak się tego w  swoim czasie spodziewano. 3C48 jest 
w  przybliżeniu 100 razy jaśniejszy od system ów  takich  jak galak tyka 
D rogi M lecznej i porów nyw alny z najjaśniejszym i galaktykam i eliptycz
nym i.

[1] S k y  and Telescope, 1981, 61, 200.
12] S k y  and Telescope, 1982, 63, 567.

Z B I G N I E W  P A P R O T N Y

Gromady bogate w  galaktyki podwójne

D efiniując galaktykę podw ójną jako parę galaktyk posiadającą wspólną 
otoczkę lub połączoną jasnym  m ostem  m iędzygalaktycznym , M. S t  r  u b- 
1 e dokonał niedaw no przeglądu Palomarskiego Atlasu Nieba  w poszuki
w aniu  podobnych obiektów. Okazało się, że niektóre odległe grom ady 
ga lak tyk  (np. Abell 667 i 2244) zaw ierają niezw ykle dużo takich  par, 
znacznie w ięcej niż można by oczekiwać z przypadkowego rozkładu ga
lak tyk  wzdłuż linii w idzenia. Spraw dzono pod tym  względem ponad ty 
siąc grom ad i odkryto dziesięć szczególnie bogatych w  galaktyki podw ój
ne. W porów naniu ze względnie bliskim i i dobrze poznanym i grom adam i

4
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w  H erkulesie i W arkoczu B ereniki te  ostatn ie zaw ierają od dwu do 
siedm iu razy w ięcej p ar galaktyk. Jeszcze bardziej w yrazisty  jest stosu
nek ilości p a r do liczby w szystkich galaktyk w  danej grom adzie, od 10 
do 70 razy w iększy od podobnego stosunku obliczonego dla gromad 
w  W arkoczu i H erkulesie. A utorzy referow anej pracy, M. S trub le i H. 
R o o d ,  odkry li ponadto, iż liniow a odległość między galak tykam i tw o
rzącym i pary  w  danej grom adzie jest niezależna od odległości do gro
m ady w której para się znajduje. Ś rednia odległość galak tyk  w parach 
w ynosi 32 k iloparseki (zakładając, że stała H ubble’a H =  50 km /s X  Mpc> 
czyli w  przybliżeniu ty le ile wynosi średnica naszej G alaktyki. Znacze
nie tego odkrycia dla kosmologii polega na tym , że m ierząc kątow ą od
ległość między galak tykam i zw iązanym i w  parę o trzym ać można bezpo
średnio odległość do grom ady w  której się ona znajduje. Referow ana 
praca wnosi rów nież w kład w badania nad problem em  tak  zwanej „m a
sy u k ry te j” w  grom adach galaktyk. Wiadomo, że m asa niezbędna do 
u trzym ania grom ad w  stanie zw iązania graw itacyjnego jest znacznie 
w iększa niż sum a m as wchodzących w nie galaktyk, mas ocenianych na 
podstaw ie ro tacji galaktyk, ich oddziaływ ań z sąsiednim i obiektam i czy 
w  "końcu jasności. Ta osta tn i m etoda oceny m asy jest szczególnie p rzy
datna w tedy, kiedy odległość do grom ady jest tak  duża, że inne, b a r
dziej precyzyjne m etody nie mogą być zastosowane. W te j sy tuacji każ
dej jednostce zm ierzonej jasności przypisuje się pew ną liczbę m as sło
necznych. G alaktyki podw ójne pozw alają na określenie stosunku m asa/ 
.'jasność odrębnie dla każdej pary  i porów nanie go ze stosunkiem  w y
prow adzonym  z dyspersji prędkości galaktyk składow ych gromady.
Wg A strophys. J., 1981, 251, 471.

Z B I G N I E W  P A P R O T N Y

Ja k  pow staw ała G alak tyka

Za pomocą satelity  ANS (holenderski sa telita  astronom iczny) badano n ie
daw no ultrafio letow e w idm a kulistych grom ad gwiazd wokół galaktyki 
Drogi Mlecznej. W ybór zakresu ultrafioletow ego podyktow any był jego 
czułością na zm iany składu chemicznego i w ieku gwiazd. W ybór celu 
obserw acji tym , że czułość współczesnej apara tu ry , nie pozw alając na 
re jestrac ję  w idm  pojedynczych bardzo odległych gwiazd, jest w y sta r
czająca dla analizy prom ieniow ania całych skupisk gwiezdnych, zawie
rających, jak to jest w  przypadkji grom ad kulistych, setki tysięcy 
gwiazd. Ponieważ grom ady kuliste są najstarszym i skupiskam i gwiazd 
w G alaktyce (powstaw ały jednocześnie z nią), określenie ich składu che
micznego i w ieku m a ogrom ne znaczenie dla zrozum ienia przebiegu 
w czesnych etapów  ew olucji G alaktyki. W odróżnieniu od rezultatów  
otrzym anych przez astronom ię naziem ną, w yniki otrzym ane z sa telity  
ANS pozw alają stw ierdzić, że galaktyczne grom ady kuliste, m ające czę
sto istotnie różny skład chemiczny, praktycznie nie różnią się w iekiem  — 
w szystkie m ają pę około 12 m iliardów  lat. R ezultat ten m a szczególną 
wagę w odniesieniu do grom ad poruszających się z zew nętrznej części 
G alak tyk i — w jej halo. Różnice w ieku m iędzy nim i nie p rzekraczają 
m iliarda lat. Zgodnie ze współczesnym i poglądam i skład chem iczny 
gwiazd jest uzależniony w  zasadniczy sposób od m om entu, w  k tórym  po
w stały. Im później pow stała gw iazda lub ich grom ada, tym  w ięcej pier-
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w iastków  ciężkich powinno w ejść w  je j skład, w  m iarę wzbogacania 
ośrodka międzygwiezdnego w  te  p ierw iastk i, zachodzącego w  rezultacie 
wybuchów  gwiazd supernow ych. Poniewóż skład chem iczny badanych 
grom ad jest bardzo różny, m ożna by sądzić, że rów nie różne były epoki 
ich pow staw ania. W szystlde grom ady poruszają się jednak daleko od 
płaszczyzny G alaktyki, w  halo, co oznacza, że pow staw ały na etapie po
czątkowego kolapsu G alaktyki, aż do m qm entu kiedy cały gaz m iędzy- 
gwiazdowy skupił się w  płaszczyźnie galaktycznej. Różnice w ieku gro
m ad kulistych uznano w  związku z tym  za w skaźnik długotrw ałości ko
lapsu młodej G alaktyki. W spom niane już obserw acje naziem ne stały  się 
w  ubiegłych latach podstaw ą do przypuszczeń, że różnice w ieku grom ad 
kulistych sięgają 4—6 m iliardów  lat. Zgodnie z tym i ocenam i kolaps 
G alak tyk i zachodził niezw ykle powoli, znacznie w olniej niż trw ałby  sw o
bodny spadek m aterii pod w pływ em  jej w łasnej graw itacji. Aby w y tłu 
maczyć powolność kolapsu m łodej G alaktyki, sk ładającej się w  owym 
czasie głównie z gazu, należało znaleźć m echanizm  odpowiedzialny za 
ham ow anie tego procesu. Założono więc, że istniały w tedy bardzo w y
dajne źródła energii, u trzym ujące gaz w  stanie nagrzanym . Jego ciśnie
nie mogłoby przez jakiś czas opóźniać kolaps graw itacyjny. N adal n ie 
w yjaśniona pozostaw ała jednak n a tu ra  owych źródeł energii. Zm ianę 
sy tuacji przyniosły dopiero relacjonow ane obserw acje astronom ów  ho
lenderskich i bry ty jsk ich , pozw alające na znaczne uściślenie w ieku g ro 
m ad kulistych. Jeśli zostaną one potw ierdzone w tedy można będzie p rzy 
jąć, że kolaps G alaktyki trw ał nie dłużej niż m iliard  lat, co jest czasem 
porów nyw alnym  z czasem swobodnego spadku. Zbędna stanie się w  ten  
sposób hipoteza źródeł nagrzew ających pierw otny gaz galaktyczny.
Wg Mon. Not. Roy. Astron. Soc., 1981, 196, 823.

Z B I G N I E W  P A P R O T N Y

Czyżby odkryto sam otną gwiazdą?

W szystkie gwiazdy, k tó re  dotąd znaliśm y, wchodzą w  skład jakiegoś 
uk ładu  gwiazdowego. Należą albo bezpośrednie do te j czy innej galak 
tyki, albo do grom ady kulistej, k tó ra  jej towarzyszy. Tym czasem  'n ie 
daw no bry ty jscy  astronom ow ie G erard  G l i m o r e i  I. Neil R e i d od
kry li zupełnie sam otną gwiazdę, znajdującą się daleko od jakiejkolw iek 
znanej galaktyki. Ten in teresu jący  obiekt, m ający oznaczenie RG 0044- 
-2958, jest — podobnie jak Betelgeuze — czerwonym  nadolbrzym em . 
Ściśle mówiąc — należy do kl.-.sy w idm ow ej M. Są to nadolbrzym y 
charak teryzujące się nadm iarem  prom ieniow ania w zakresie fal o d łu 
gości 9000 A (900 nm) i absolutną jasnością Mv od ■—6 do —8. Na zd ję
ciach otrzym anych przez bry ty jsk ich  astronom ów  gw iazda RG 0044-2958 
świeci bardzo słabo (mv =  20,5). Je j moduł odległości mv — Mv wynosi 
zatem  około 27 wielkości gwiazdowych, co odpow iada odległości 2,5 Mps. 
To znaczy, że odkryty  nadolbrzym  znajduje się od nas dalej niż galak
tyka w  A ndrom edzie! Świeci w  kierunku  m ałej grupy galak tyk  
-w gwiazdozbiorze Rzeźbiarza, z k tórych najjaśn iejsza i najp iękniejsza 
jest NGC 253 (obiekt dostępny naw et dla miłośniczych instrum entów ). 
Pozorna odległość sam otnego nadolbrzym a od najbliższej znanej galak
tyk i wynosi w ięcej niż 4°, co w  odległości 2,5 Mps odpowiada 200 kps. 
W jaki sposób czerw ony nadolbrzym  RG 0044-2958 znalazł się w  tak 
dużej odległości od wszystkich galaktyk? Je st niepraw dopodobne, aby 
mogła pow stać zupełnie sam otna gwiazda i w  związku z tym  propono-
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wane są dwa inne rozwiązania. Jedno z. nich zakłada, że odkryty nad- 
olbrzym po prostu zabłądził. Innymi słowy — obiekt RG 0044-2958 po
wstał w jakiejś galaktyce, którą później z jakiejś nieznanej na razie 
przyczyny opuścił. Biorąc jednak pod uwagę jego odległość do najbliż
szego układu gwiazdowego i wiek nadolbrzymów tej klasy obliczono, iż 
musiałby on „uciekać” od macierzystej galaktyki z szybkością około 
6000 km/s, a to też nie byłoby łatwo uzasadnić. Już z tego choćby po
wodu drugi pogląd jest poniókąd bardziej możliwy do przyjęcia. We
dług niego nadolbrzym RG 0044-2958 ma być otoczony niewielkimi 
gwiazdami, dla nas niedostępnymi do obserwacji. To znaczy, że wcale 
nie jest on samotną gwiazdą, ale jedynie najjaśniejszym obiektem ka
rłowatej galaktyki. Przyszłość pokaże, która z powyższych koncepcji była 
bliższa prawdy.
Wg Sterne und, Weltraum, 1981, 20, 374.

S T A N I S Ł A W  R.  B R Z O S T K I E W 1 C Z

FG Sagittae

Bardzo interesującą gwiazdą zmienną jest FG Sagittae. Obecnie świeci 
jako obiekt 9 wielkości gwiazdowej i można ją dostrzec nawet małymi 
lunetami, ale na początku bieżącego stulecia blask jej był słabszy o czte
ry wielkości gwiazdowe. Fotografie uzyskane za pomocą wielkich tele
skopów wykazują, że jest ona otoczona słabą mgławicą planetarną, od
rzuconą od gwiazdy centralnej około 6000 lat temu. Obecnie następuje 
.dalszy odpływ materii, co po raz pierwszy zauważył astronom niemiecki 
Karl H e n  i z e  w roku 1955. Nowo powstająca otoczka ma dość dużą 
grubość i wygląda jakby była fotosferą gwiazdy. Jej średnica nieustan
nie wzrasta, a najlepiej obrazują to pomiary wykonane przez astrono- 

:.ma amerykańskiego Charlesa A. W h i t n e y a  [1]. O ile w roku 1962 
promień otoczki wynosił 24 promienie Słońca, to w roku 1977 osiągnął 
już 70 promieni Słońca. Jednocześnie ze zmianami średnicy otoczki 
zmienia się też widmo gwiazdy. W roku 1955 zaliczana ona była do 
gwiazd klasy B4, w końcu zaś lat siedemdziesiątych widmo jej zbliżone 
było do widma gwiazd klasy G. Tak więc wraz ze wzrostem średnicy 
otoczki tem peratura FG Sagittae spada, światło jej staje się coraz bar
dziej czerwone. Obserwowany rozwój gwiazdy jest zatem bardzo po
dobny do rozwoju nadolbrzymów.
Obok okresowego wzrostu jasności możemy u FG Sagittae obserwować 
mniej regularne zmiany o amplitudzie kilku dziesiątych wielkości gwiaz
dowej. Mają one charakter pulsacji, powtarzających się w roku 1962 
co około 19 dni. Od tego czasu okres pulsacji stopniowo wzrastał 
i w końcu roku 1979 wynosił już 108 dni. Z obserwacji wykonanych 
przez węgierskich astronomów Joahanny J u r o s i k o w e j  i L. S z a 
ta a d o s a wynika, że okres ten wzrasta z szybkością około 4,9 dni na 
rok [2]. Jest to następstwo rozszerzającej się otoczki, w wyniku czego 
jej średnia gęstość maleje. Na wykresie Hertzsprunga-—Russela gwiazda 
FG Sagittae szybko przemieszcza się z obszaru gorących nadolbrzymów 
do obszaru czerwonych nadolbrzymów. W niedalekiej jednak przyszłości 
winna opuścić obszar niestabilności.
[1] Astrophysical Journal, 1978, 220, 245.
[2] Information Bulletin of Variable Stars, 1979, No 1722, 4.

S T A N I S Ł A W  R.  B R Z O S T K I E W I C Z
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Pierścień F Saturna

Z arejestrow any na zdjęciach w ykonanych przez sondy Voyager ze
w nętrzny pierścień S atu rna F składa się jak  w iadom o z kilku 
jasnych „nitek”, w zajem nie splecionych, czasem dziwnie zakrzyw ionych 
i w ykazujących niejednakow ą grubość. Do hipotezy tłum aczącej jego 
w ygląd w yłącznie na gruncie m echaniki nieba (oddziaływaniem  dwóch 
m ałych księżyców usytuow anych na orbitach w ew nątrz k tórych znajdu
je się pierścień), a pom ijającej kw estię jego pochodzenia, doszła jeszcze 
hipoteza W. D. D a w  y d o w  a z In sty tu tu  Badań Kosmicznych A kadem ii 
Nauk ZSRR. Jego zdaniem  na kołowej orbicie wokół S a tu rna  porusza 
się sa telita  o m asie rzędu 1015 kg, obficie w ydzielający mikrocząsteczki. 
Poniew aż prędkość ich ucieczki z sa telity  jest dużo m niejsza niż p ręd 
kość orb ita lna tego ostatniego, o rbity  w szystkich cząsteczek zaw arte są 
w  w ąskim  tunelu , osią którego jest orbita satelity . O kresy obiegu cząste
czek w yrzuconych w  k ierunku  ruchu orbitalnego księżyca są różne od 
okresów ębiegu w yrzuconych w  k ierunku  przeciw nym . Pow oduje to, że 
zbliżające się po pew nym  czasie do m iejsca spotkania strum ienie cząste
czek w yprzedzających i odstających w  istocie się nie spotkają, czyli nie 
nastąpi zam knięcie pow stałego w  ten  sposób pierścienia. Obie jego nitki 
będą stopniowo rozciągać się wzdłuż orbity  by w  końcu w rócić do m a
cierzystego księżyca, jako że każda cząsteczka, w yprzedziw szy go lub 
odstaw szy o jeden obieg wokół planety , .wróci w  pobliże punktu , w  k tó 
rym  księżyc opuściła. Ponieważ jednak jego średnica jest znacznie 
m niejsza od średnicy strum ienia cząsteczek, a nadto na różne fragm en
ty  strum ienia w yw ierane są n iejednakow e oddziaływ ania ze strony  po
zostałych księżyców Saturna, cząsteczki nie będą zderzały się z w ytw a
rzającym  je księżycem. W rezultacie powyższych procesów pow stać m o
że podw ójny a naw et bardziej złożony pierścień, sk ładający się z k ilku  
zwojów jednej nitki. Obliczenia w ykazują, że w  m iarę oddalania się 
cząsteczek od księżyca ich strum ień  może tracić  na jasności tak, że 
jasność drugiego zw oju pow inna być m niejsza od pierwszego. Potw ier
dzają to zdjęcia sondy V oyager-l na k tórych  m ożna rozróżnić trzy  n itk i 
pierścienia F — jasną, słabszą i ledwo zauważalną. W edług Dawydowa 
m acierzysty kgiężyc tego pierścienia m a n a tu rę  kom etarną, lecz w  od
różnieniu od kom et porusza się po orbicie planetocentrycznej wokół Sa
tu rna. Wiadomo, że w  m iarę zbliżania się kom ety do Słońca wokół jej 
jąd ra  zaczyna rosnąć dyfuzyjny obłok pyłowo-gazowy, koma. Ponieważ 
uw aża się, że jąd ra  kom et w ydzielają cząsteczki pyłowe o średnicach 
w iększych od 0,01 cm na odległościach heliocentrycznych od 5 do 15 j.a.,. 
jest rzeczą zupełnie m ożliwą, iż tak i sam  proces zajść może n a  w chodzą
cej w  grę odległości 9,54 j.a. od Słońca. H ipoteza kom etarna tłum aczy 
zdaniem  D aw ydow a nie tylko dziwne właściwości saturnow ego pierście
n ia F lecz również cały system  pierścieni te j p lanety  a także natu rę  
w ąskich pierścieni U rana i rozm ytego pierścienia Jowisza.
Wg Kosmiczeskije Issledowanija, 1981, 19, 436.

Z B I G N I E W  P A P R O T N Y

Atmosfera Tytana: węglowodory

A tm osfera T ytana składa się głównie z węglowodorów oraz zaw ierają
cych azot związków organicznych — pom ijając jej w arstw y przypo
w ierzchniow e, w  których przew aża cząsteczkowy azot, m etan i cząstecz-
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kow y wodór, być może również argon. W atm osferze nie znaleziono 
związków, w skład których wchodziłby tlen. O bserw acje prowadzone 
z pow ierzechni Ziemi doprowadziły do odkrycia w atm osferze tego księ
życa S atu rna m etanu  (CH4) a następnie etanu (C2H e), acetylenu (C,H2) 
i ety lenu (C2H4). Liczne związki organiczne znajdujące się w stratosfe- 
rze T ytana zostały zidentyfikow ane dopiero w  rezultacie analizy w yn i
ków  otrzym anych z sond Voyager. S pektrograf pierw szej z nich za reje
strow ał silną em isję w  podczerwonym  zakresie w idm a, w  k tórej w y
kry to  cztery znane już składniki atm osfery a nadto cyjanow odór (HCN) 
o raz m ałe ilości m etyloacetylenu (C3H4) i propanu (C3H8). W stratosferze 
znaleziono jeszcze dw uacetylen (Ć4H2), cyjanoacetylen (HC3N) i cyjano- 
gen (C2N2). Uważa się, że obecność C4H2 zw iązana jest z p rzekszta łca
niem m etanu  zaw artego w  górnych w arstw ach  atm osfery T ytana w  C2H 
i następującą potem  syntezą cząsteczek C4H2. C yjanoacetylen tw orzy się 
w  reakcjach CN z C2H2 i C2H4, rodnik  cyjanow y podczas dysocjacji cy
janowodoru, acetylen w  rezultacie fotolizy m etanu  zaś cyjanogen w sku
tek połączenia dwóch rodników  cyjanowych. Skład chemiczny atm osfe
ry  T ytana istotnie różni się od składu chemicznego węglowodorów w  a t
m osferach Jow isza i S atu rna co związane jest z różnym  poziomem m ięk
kiego i tw ardego prom ieniow ania kosmicznego m ającego w pływ  na re 
akcje chemiczne, a także ze względnie m niejszą zaw artością r i3 i w ięk
szą N2 i CH4 w  atm osferze T ytana w porów naniu z atm osferam i obu 
p lanet gigantów.
W g Nature, 1981, 292, 683.

ZB1GN1EVS P A P R O T N Y

Okno w płaszczu chmur na Wenus?

Gęsta w arstw a obłoków uniem ożliw ia, jak  wiadom o, obserw acje po
w ierzchni W enus. Jak  jednak  w ynika z badań F. T a y l o r a  i jego 
w spółpracow ników  z Je t P ropulsion L aboratory  (USA), istn ieją  w  tej 
w arstw ie „okna”, n ieste ty  n iedostępne fila obserw acji z Ziemi bo zn a j
du jące się w rejonach  biegunowych planety. A naliza Taylora- objęła 
dane z sa telity  Pioneer—Venus,  k tórego orb ita  przechodzi nad biegu
nam i W enus. W obszarach rów nikow ych p lanety  i na um iarkow anych 
szerokościach planetograficznych zarejestrow ane przez instrum en ty  sa
te lity  w ahan ia  tem p era tu r w w arstw ie obłoków sięgały najw yżej k ilka 
stopni. Te sam e różnice m ierzone w  rejonach biegunowych wynoszą 
naw et 45 stopni Celsjusza. Zanotow ano tu ta j najw yższą tem p era tu rę  
w ierzchniej w arstw y  chm ur rów ną ■—13?C. Równie gw ałtow ny w zrost 
tem p era tu ry  razem  z w ynikam i równoczesnych pom iarów  tem pera tu ry  
przezroczystej w arstw y  atm osfery  znajdującej się nad chm uram i św iad
czą o tym , że duży ko n trast term iczny nad biegunam i p lanety  jest re 
zu ltatem  obniżenia górnej granicy chm ur o około 15 kmi lub naw et 
całkow itego braku  chm ur w  tym  rejonie, w  żadnym  zaś w ypadku efek
tem  rzeczywistego w zrostu tem p era tu ry  w badanym  poziomie a tm o
sfery. W ynika stąd, że w pobliżu biegunów, w ystępuje skierow any w  dół 
prąd  atm osferyczny, rozryw ający  płaszcz chm ur. W arto zauważyć, że 
podobna cy rku lacja  w atm osferze W enus proponow ana była w m odelu 
opracow anym  na podstaw ie zdjęć w ykonanych z sondy Mariner-10  
w roku  1974. O bserw ow ano w tedy ruch chm ur po liniach spiralnych 
od rów nika ku biegunom , tw orzący dwa olbrzym ie w iry, z których 
każdy obejm ow ał jedną półkulę planety . Ruchy wznoszące zachodziły 
w  obszarach rów nikow ych zaś opadające w rejonach biegunów. Model
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te n  znalazł obecnie niezależne potw ierdzenie podczas pom iarów  tem 
p era tu ry  w arstw y  chm ur. Pozostaje jeszcze do w yjaśnienia, dlaczego 
okno w chm urach nad północnym biegunem  W enus, o rozm iarach się
gających 1100 km, położone jest w  odległości 500—1000 km  od bieguna 
planety , a nie dokładnie nad nim.
Wg Nature, 1979, 279, 613.

Z B I G N I E W  P A P R O T N Y

PORADNIK OBSERWATORA

Fotograficzne wyznaczanie współrzędnych niebieskich

W yznaczenie położenia kom ety lub innego obiektu na niebie na podsta
w ie zdjęcia fotograficznego jest jednym  z głównych zadań astrom etrii. 
Sprow adza się on do pom ierzenia różnic w spółrzędnych prostokątnych 
kom ety i gwiazd o znanych w spółrzędnych równikow ych i przeliczeniu 
ich na różnice rek tascensji i deklinacji. P raktyczne szczegóły te j dość 
standardow ej procedury  nie są praw dopodobnie powszechnie znane, d la 
tego przedstaw im y je tu  w  postaci gotowej do zastosow ania przez każ
dego w ytraw niejszego obserw atora, aczkolwiek bez dowodów form uł r a 
chunkowych.
W ogólności potrzebny jest następujący sprzęt:
— astrograf — oczywiście z m ontażem  rów nikow ym  i m echanizm em  ze

garowym . Lepszy lub gorszy astrograf znajdu je się w  każdym  obser
w atorium  uniw ersyteckim , lecz w  praktyce am atorsk ie j mogą być 
trudności ż dostępem  do przyrządu tego typu.

— płytom ierz — idealnym  byłby przyrząd um ożliw iający jednoczesny 
pom iar w  obu współrzędnych, jednak m a go naw et nie każde obser
w atorium . Przew idując użycie prostszych płytom ierzy trzeba pam ię
tać, że m usim y m ieć możliwość m ierzenia na kliszy w spółrzędnych 
w  k ierunkach precyzyjnie równoległych i prostopadłych względem 
siebie.

— atlas gwiazdowy — do iden tyfikacji fotografowanego obszaru nieba 
i gwiazd porów nania. Z reguły dostępny w bibliotekach naw et m i- 
łośniczych.

— katalog gwiazd — zaw ierający dokładne w spółrzędne rów nikow e u 
i 8 gwiazd porów nania oraz ich ruchy w łasne n<t i fi,. Również na 
ogół dostępny w  bibliotekach miłośniczych.

— kalku lato r — najlep iej program ow any, ale oczywiście może być za
stąpiony przez zwykły ary tm om etr i tablice trygonom etryczne.

Do potrzeb zagadnień orbitalnych pozycje kom et na niebie należy w y
znaczać z dokładnością nie gorszą niż ok. 1". Zwdżywszy, że płytom ierz 
ła tw o daje dokładność 1 |im , widzimy, że w  zasadzie w ystarczyć pow i
nien astrograf o ogniskowej F =  206 265 nm f:~ 20 cm, czyli naw et w ięk
szy teleobiektyw . Jednak  przy dłuższej ogniskowej w iększa będzie skala 
zdjęcia, a więc lepsza dokładność pom iarów, za to mogą być trudności 
ze znalezieniem  gwiazd porów nania w  otoczeniu komety. Czas ekspo
zycji nie pow inien być nadm iernie długi, gdyż najdokładniejsze po-
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m ia ry  u z y sk u je  s ię , g d y  obrazy  g w ia zd  i  k o m ety  są  jak n a jm n ie jsze . 
G w ia zd  p o ró w n a n ia  m u si b y ć  co n a jm n ie j trzy  w  m iarę  ró w n o m iern ie  
ro zło żo n y ch  w o k ó ł k o m e ty  w  o d leg ło śc i rzęd u  stop n ia .
P rz y g o to w a n ie  zd jęc ia  do p o m ia ró w  p o leg a  n a  n a n ies ie n iu  na n ie  k r z y 
ża s ta n o w ią ceg o  osie  u k ła d u  w sp ó łrzęd n y ch  p ro sto k ą tn y ch , w zg lęd em  
któ reg o  b ęd z ie  się  m ierzy ć  p o ło żen ie  g w ia zd  p o ró w n a n ia  i k o m ety . K rzyż  
m o że  b y ć  n a n ie s io n y  n a  in n ej k lisz y , z k tó rą  zd jęc ie  n a le ży  z łożyć, 
bądź n a  sa m y m  zd jęciu . L in ie  m u szą  b y ć  m o ż liw ie  c ie n k ie  i p r e cy z y jn ie  
p ro sto p a d łe  w z g lęd em  sieb ie . K rzyż o r ie n tu jem y  w  p rzy b liżen iu  p o -  
łu d n ik o w o  i ró w n o le żn ik o w o  ze śro d k iem  w  p o b liżu  środk a zd jęcia . 
P rz y jm u je m y  u m o w ę, że  w sp ó łrzęd n ą  x  l ic z y m y  w  k ieru n k u  rosn ącej  
rek ta sce n sji, zaś y  w  k ieru n k u  ro sn ą cej d ek lin a cji.

K o m p let d a n y ch  m a zaw ierać:
—  p rzy b liżo n e  w sp ó łrzęd n e  r ó w n ik o w e  A  i D  środ k a  k rzyża  od czy ta n e  

z a tla su ,
— w sp ó łrzęd n e  r ó w n ik o w e  (a, 6), ruch  w ła sn y  (|.ia, n 6), oraz w sp ó łrz ę d 

n e  p ro sto k ą tn e  (x,  y )  k ażd ej g w ia zd y ,
—  w sp ó łrzęd n e  p ro sto k ą tn e  x 0, y 0 k o m ety ,
—  m o m en t środk a ek sp o zy c ji z d ok ła d n o ścią  do sek u n d y ,
—  lo k a ln y  czas g w ia z d o w y  środk a e k sp o z y c ji,© ,
—  szero k o ść  g eo g ra ficzn ą  o b serw a to ra  rp.

O to k o le jn e  e ta p y  ob liczeń .
1. O b liczen ie  a k tu a ln y ch  w sp ó łrz ę d n y c h  r ó w n ik o w y ch  g w ia z d  p o ró w 
n a n ia  (gdy np. ep ok ą  k a ta lo g u  jest 1950.0):

«  =  «i95o.o +  (t  —  1950.0)
& =  &1950.0 +  & —  1950.0) 

t ozn acza  tu  datę  o b serw a cji (za zw y cza j w y sta rc za  rok).

2. W yzn a czen ie  o g n isk o w ej astro g ra fu  F  =  s/ft, gd zie

s 2 =  (Xj —  x 2)- +  (y , —  y 2)-

cos =  sinÓ! s in  82 +  co s cos 82 cos (a! —  a 2)

O g n isk o w ą  w y z n a c za m y  z k a żd ej p a ry  g w ia zd  i u śred n ia m y . D a je  tc  
lep szą  d o k ład n ość  w y n ik u  i m o ż liw o ść  u c h w y ce n ia  b łęd ó w .

3. O b liczen ie  tzw . w sp ó łrzęd n y ch  s ta n d a rd o w y ch  gw iazd :

£ _______________ s in  (a —  A)_____________ F
sin  D  ta n  8 +  co s D co s (a —  A)

_  tan  8 —  tan  D  co s (a —  A)  ^
11 ta n  D tan  8 +  co s (« —  A)

T a k ie  b y ły b y  w sp ó łrzęd n e  p ro sto k ą tn e  g w ia zd , g d y b y  k rzyż b y ł id e a ln ie  
z o r ien to w a n y , a jego  środ ek  m ia ł d ok ład n e p o ło żen ie  A  i D.

4. W r z e cz y w isto śc i k rzyż w zg lęd em  teg o  po ło żen ia  id ea ln eg o  jest z p e w 
n o śc ią  n ieco  p rzesu n ię ty  i obrócony, d la teg o  w sp ó łrzęd n e  sta n d a rd o w e  
i zm ierzo n e  g w ia zd  różn ią  się:

1 —  x  =  a x +  by +  c

n —  y  — d x  +  e y  +  f
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Ten układ  rów nań pow tórzony trzykro tn ie (dla trzech gwiazd porów 
nania) zaw iera 6 rów nań na 6 niewiadom ych a, b, c, d, e, f  zwanych 
sta łym i kliszy.
5. M ając już zm ierzone w spółrzędne prostokątne x 0 i y 0 kom ety m o
żem y teraz  obliczyć jej w spółrzędne standardow e ę0 i tlo za pomocą 
tego układu rów nań, a  następnie jej w spółrzędne rów nikow e a 0 i 80:

tan  («0 — A) =  -

tan  80

cos D — iio sin D 

(Ho cos D 4- sin D) sin (aQ — A)

kończąc w  ten  sposób ty tu łow e zadanie. W ynik jest, rzecz jasna, w  epo
ce katalogu.
Pozostaje jeszcze przedstaw ić sposób postępow ania w  dwóch w ażnych 
przypadkach: gdy m am y więcej niż trzy  gwiazdy porów nania oraz gdy 
trzeba uwzględnić refrakcję  (np. przy  obserw acjach blisko horyzontu).
6. W przypadku więcej niż trzech gwiazd porów nania stałe kliszy 
w yznacza się m etodą najm niejszych kw adratów , k tó ra  w ym aga od 
obserw atora przeprow adzenia następujących obliczeń. Przygotow ujem y 
pom ocnicze wielkości:

A  =  Ż  x 2 L =  2  x l
B =  2  y 2 M  =  2  y  n
C =  2  x y  N  =  2  1
D =  2  x  P — 2  a; ii
£  =  2  y Q =  2  yy)
n  =  liczba gwiazd R  =  2  r|

i  te raz  sta łe kliszy a, b, c, d, e, f  wyznaczam y z układu rów nań 
A (1 +  a) +  Cb +  Dc =  L 
C (1 +  a) +  Bb +  Ec =  M 
D (1 + a) + Eb + nc =  N 
A d  +  C (1 +  e) +  D/ =  P 
Cd +  B (1 +  e) +  £ /  =  Q 
Dd +  E (1 +  e) +  n f  =  R 

Pozostałe etapy obliczeń nie zm ieniają się.
7. U względnienie re frak c ji różnicowej polega na tym , że w spółrzędne 
standardow e 1 i n (punkt 3) w szystkich gwiazd oblicza się nie na pod
staw ie  katalogow ych w spółrzędnych równikowych, lecz obliczonych 
uprzednio w spółrzędnych w idom ych (oznaczać je będziemy prim am i). 
I  tak  dla każdej gwiazdy liczym y praw dziw ą odległość zenitalną 2 i azy
m u t A ze wzorów

cos z =  sin cp sin 8 +  cos cp cos 6 cos (0  —  a)

sin (0  — a)
tan  A : cos ip tan  8 — sin tp cos (0  — «) 

W idom ą odległość zenitalną z ' obliczamy z zależności
2 ' =  2 — 58",2 ta n  2 '
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m etodą kolejnych przybliżeń, a następnie widome w spółrzędne rów ni
kow e a '  i 6' z form uł

sin <V =  sin tp cos z ' -f- cos <p sin z ' cos A

sin A  tan  z 'tan  (0  — « ');
cos tp — sin <p cos A  tan  z ’

Te wjelkości używ am y do obliczenia w spółrzędnych standardow ych 
i stałych kliszy. Prow adząc dalej cykl obliczeń ze wzorów punktu  5 
dostajem y widom e współrzędne rów nikow e a '0 i 6 '0 kom ety, które 
trzeba przeliczyć na praw dziw e przechodząc znowu przez horyzontalne 
i uw zględniając refrakcję. Tak więc w idom e w spółrzędne horyzontalne 
kom ety z 'a i A 0 liczym y ze wzorów

cos z  o =  sin (p sin 6 '0 +  cos <p cos b'0 cos (0  — a '0)

. sin (0  — a'o)tan  A0 = ---------7---- TT------- :-----------cos fp tan  o o — sin <p cos (0  — a o)

praw dziw ą odległość zenitalną z0 z zależności

z0 — z'o  +  58",2 tan  z '0

i w reszc ie  jej praw dziw e w spółrzędne rów nikow e z form uł

sin 60 =  sin tp cos z0 +  cos tp sin z0 cos A0

sin A  o tan  z0tan  (0  — a 0)
cos tp — sin cp cos A0 tan  z0

T ak kończym y wyznaczenie pozycji kom ety z dokładnością zapew nia
jącą naszym  obserw acjom  znaczenie naukowe.

T O M A S Z  K W A S T

KRONIKA HISTORYCZNA

Adam Joachim  Kulczycki (1808—1882)

W setną rocznicę śm ierci w arto  w yciągnąć na św iatło dzienne nie zna
ną chyba u nas postać A dam a Joachim a Kulczyckiego. W prawdzie jego 
działalność była bardzo skrom na, ale też w arunkow ały  ją okoliczności, 
w  jakich działał.
Kulczycki urodził się 2 października 1808 r. O jego młodości nic pew 
nego nie wiem y. Przed 1830 r. był praw dopodobnie konduktorem  K or
pusu Inżynierów  lub w ychow ankiem  Szkoły Zimowej A rty lerii. W po
w stan iu  listopadow ym  uczestniczył jako podporucznik 7 kom panii a r ty 
lerii pozycyjnej. Za swe czyny bojowe otrzym ał Złoty Krzyż V irtu ti 
M ilitari. Po upadku pow stania udał się na em igrację do Francji. W la 
tach 1836—1838 był zaangażow any przez rząd brazylijsk i do prac inży
nieryjnych. W 1843 r. w stąpił do francuskiej służby kolonialnej i w 
kw ietn iu  tego roku w yruszył statk iem  wzdłuż w ybrzeży A m eryki Po
łudniow ej i przez cieśninę M agellana na Tahiti, k tó ra  w łaśnie przed
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dw om a la ty  została  o b jęta  p ro tek to ratem  F ra n c ji. Na T a h iti p rzy b y ł 
w  styczn iu  1844 r. i pozostał ta m 'd o  1858 r. U czestn iczył w  w yp ra w ie , 
k tó ra  ro zciągn ęła  p ro tek to rat F ra n c ji na a rch ip e lag  M a rk izó w  (1844).. 
Z czasem  został k ie ro w n ik iem  urzędu dla sp ra w  k ra jo w có w . W  sto licy  
w y sp y , Pap eete, za ło żył m ałe ob serw atoriu m  astron om iczne p rzy  u licy  
n azw a n ej (zapew n e p rzez niego z tęsk n o ty  za krajem ) „rue de la  P etite  
P o lo gn e” (ulica M ałej P o lsk i w zg lęd n ie  M ałopolski). Na p odstaw ie  w ła s 
n ych  o b serw a cji astron om iczn ych  w y z n a cz y ł w sp ółrzęd n e geo graficzn e 
ró żn ych  w ysp , m ięd zy  in nym i T ah iti, A n a, F aa ra v a , T arao, M aniki, 
A n u ra , R airoa. W y k o n y w a ł też m ap y tego regionu.
W  1859 r. K u lc z y c k i p rzen iósł się do N um ea (P ort de F ran ce), s to licy  
N o w ej K aled o n ii, zaa n ekto w a n ej p rzez F ra n cję  sześć la t w ćześn iej. 
O b ją ł tu  k ie ro w n ictw o  sp ra w  w ew n ę trzn y ch  te j kolon ii .Za czasó w  ce 
sarstw a  o trzym ał L egię  H onorow ą. W 1865 r. ju ż  jak o  em eryt w ró cił 
na T ah iti.
Z ap ew n e z tym  drugim  p obytem  K u lc z y c k ie g o  na T a h iti w iążą  się 
jego  o b serw a cje  w yk o n a n e  p rzen ośnym  kołem  p o łu d n ik o w ym  z o b ie k ty 
w em  o śred n icy  5,5 cm  i o o gn isko w ej 59 cm. W y n ik i tych  o b serw a cji 
ob ejm u ją ce  p o zy cje  38 gw ia zd  dla epoki i867,4 zosta ły  ogłoszone w  p u 
b lik a c ji O bservations sur  ri N avire et les etoiles voisin es fa ites  a Papeete  
(Tahiti) par M. K u lczy ck i  (O b serw acje  ii O krętu  i gw iazd  sąsiednich 
w yk o n a n e  w  P ap eete  (Tahiti) p rzez p. K u lczyck iego ) a zam ieszczonej 
w  d odatku  do Connaissance des T em p s  na 1870 r.
K u lc z y c k i zm arł na T a h iti 11 czerw ca  1882 r.

P R Z E M Y S Ł A W  R Y B K A

NOWOŚCI WYDAWNICZE

K lim  Iwanowicts Czurium ou), K o m iety  i ich  n a b liu d ien ije . (K o m ety  i ich 
o b serw acje). W yd a w n ictw o  „N a u k a ” , seria  „B ib lio tie k a  L iu b itie la  A stro 
n om ii” , M o skw a 1980, n ak ład  75 000 egz., stron  160, ilu stra c ji 38, cena 
25 kop.

Z p ew n ym  opóźnieniem  p o ja w iła  się ksią żk a , k tó ra  bez w ątp ien ia  za
in teresu je  p o lsk ich  m iło śn ik ów  astron om ii, p on iew aż b ra k  jest ja k  do
tąd  w śró d  p o zy cji w y d a w n iczy ch  P T M A  in stru k cji dla o b serw a to ró w  
kom et. W  p rzed sta w ia n ej p ra cy  są podane w  p o p u larn o -n au ko w ej fo r 
m ie w sp ółczesn e p o gląd y  na n aturę kom et. O m ów ione zosta ły  ró w n ież 
m eto d y badan ia  kom et, a tak że  sposoby ich o b serw a cji p rzez m iłośn i
kó w  astronom ii.
K sią żk a  skład a się z dw óch części. P ie rw szą , zaty tu ło w a n ą  Natura i po
chodzenie kom et, o tw ie ra  k ró tk i ro zd ział K om ety  w historii ludzkości,. 
z a w ie ra ją c y  w ie le  c iek a w o stek , m. in. rok  p ierw sze j, odn otow an ej w  k r o 
n ik a ch  o b serw a cji k o m ety  (w  2296 r. p.n.e. p rzez astron om ów  chińskich), 
daty  p o ja w ień  kom et p o p rzed za jących  śm ierć n iep rzeciętn ych  ludzi 
(336 r. —  K o n sta n tyn a  W ielk iego , 453 r. —  A tty lli , 632 r. —  M ahom eta, 
837 r. —  L u d w ik a  Pobożnego, 1024 r. —  B o lesła w a  C h ro brego , 1060 r. —  
H en ry k a  I, 1198 r. —  R yszard a  L w ie  Serce, 1250 r. —  F ry d e ry k a  II, 
1254 r. —  Innocentego IV , 1264 r. —  U rban a IV). A u to r pom inął jedn ak 
m ilczen iem  p race  M ichała  K am ień skiego , pośw ięcon e kom ecie  H alleya , 
k tó re j k o le jn e  p o ja w ie n ia  zosta ły  p o w iązan e ze zd arzen iam i h isto ry cz-
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nymi (zob. np. Astronomia w służbie chronologii, Urania nr 3/1971). 
Następny rozdział — Od Katalogu Edmunda Halleya do Katalogu Bria- 
na Marsdena — przedstawia historię 'powstawania najpierw  spisów, list, 
a później właściwych już katalogów komet. Dzięki tym pierwszym ze
stawieniom Halley mógł odkryć okresowość pojawienia się pewnej jas
nej komety, która otrzymała potem nazwę na cześć tego wybitnego 
astronoma. Omawiając katalogi komet Autor nic jednak nie wspomina
0 dziele Theatrum Cometicum  Stanisława Lubienieckiego, ani też o przy
gotowanym obecnie przez astronomów polskich katalogu komet jedno- 
pojawieniowych.
W dalszym ciągu Części I książki Autor przeprowadza systematyczne 
omówienie param etrów geometrycznych orbit kometarnych oraz ich 
ewolucję, a także budowę komet — jądra głowy, komy i warkocza 
(nazywając go nieprawidłowo ogonem) — przedstawiając ich morfo
logię wraz z charakterystyką typologiczną tych wyróżniających się 
części komet.
Obszerny rozdział zęstał poświęcohy widmom i chemii komet. Autor 
przedstawił w nim, na podstawie istniejących danych obserwacji spek
tralnych, skład chemiczny komet (głowy i warkocza) wraz z podaniem 
reakcji chemicznych zachodzących przypuszczalnie pomiędzy moleku
łami gazowej otoczki komet. Czuriumow omawia również możliwość 
występowania mechanizmu maserowego w „atmosferze” komet.
Następnie Autor przedstawia komety iako swego rodzaju naturalne 
sondy międzyplanetarne dostarczające informacje o wietrze słonecznym, 
polu magnetycznym Układu Słonecznego, aktywności słonecznej — a to 
dzięki interakcji materii kometarnej ze strumieniami promieniowania 
korpuskularnego Słońca oraz z polem magnetycznym układu planetar
nego.
Oddzielny rozdział został poświęcony zadziwiającym strukturom  kome- 
tarnym, a mianowicie: tzw. promieniom, pierścieniowym strukturom  
w kształcie halo, kurczącym się otoczkom, tworom obłokokształtnym
1 omegokształtnym zakrzywieniom warkocza. Natomiast kolejny rozdział 
przedstawia niestacjonarne procesy w jądrach i głowach komet — roz
błyski komet, „katastrofy” kometarne, czyli rozpad komety (częściowy 
bądź całkowity — ten ostatni prowadzi do powstawnia nowych rojów 
meteroidowych).
Dwa dalsze rozdziały naruszają dotychczasowy tok wykładu. Jeden 
z tych rozdziałów mówi o modelowaniu zjawisk zachodzących w ko
metach, drugi — o badaniu komet za pomocą aparatów kosmicznych. 
Wydaje się, iż bardziej właściwe byłoby umieszczenie tych rozdziałów 
na końcu Części I i w dodatku w odwrotnej kolejności. Rozdział po
święcony bezpośredniej eksploracji komet jest bardzo krótki i w zasa
dzie zawiera tylko sugestie odnośnie wykorzystania sond międzypla
netarnych do badań komet. Natomiast rozdział o modelowaniu zjawisk 
kometarnych przedstawia eksperymenty wykonane zarówno w przestrze
ni okołoziemskiej jak i w laboratoriach (sztuczne komety, modelowanie 
zjawisk zachodzących na powierzchni jądra komety, modelowanie w ar
kocza magnetycznego komety, reakcji chemicznych zachodzących w m a
terii kometarnej w próżni).
Problem „narodzin, życia i śmierci komet”, czyli ich pochodzenia oraz 
ewolucji fizycznej naświętla przedostatni rozdział Części I. Autor nie 
ustrzegł się w tym miejscu pewnych niekonsekwencji powtarzając za-
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g ad n ien ia  po ruszone w  tra k c ie  ro zw ażan ia  ew o lu c ji o rb it kom et. N a j
w ięcej jed n ak  u w ag i pośw ięca  C zu rium ow  h ipo tezom  o pochodzen iu  
k om et. Z n a jd u jem y  w ięc w  ty m  rozdz ia le  om ów ienie  h ipo tezy  o mię^ 
dzygw iazdow ym  (galak tycznym ) pochodzen iu  k om et, h ipo tezy  O orta
0 obłoku  n a  p e ry fe r ia c h  U k ład u  Słonecznego, fa n ta s ty c z n e j h ipo tezy  
F iesen k o w a o F ae to n ie , h ipo tezy  W hipp le ’a, h ipo tezy  p o liw u lk an izm u  
p la n e ta rn e g o  L ag ran g e ’a -W sjechsw ia tsk iego , h ipo tezy  K ow ala, D roby- 
szew skiego  i in nych , o k tó ry ch  ty lk o  p o k ró tce  w spom ia . S am  A u to r 
z n iew iad o m y ch  b liże j pow odów  opow iada się za  h ipotezą... F ae to n a , 
jak b y  n ie  znał p rac  n eg u jący ch  w  ogóle m ożliw ość p o w stan ia  p la n e ty  
pom iędzy  o rb itą  M arsa  a  Jow isza . N ic też  n ie  w spom ina  o kosm ogo- 
n iczne j h ipo tez ie  C am erona , k tó ra  s ta ra  się w y ja śn ić  p o w stan ie  O błoku 
O o rta  n a  ogólnym  tle  p lanetogenezy .
Z am yka  C zęść I rozdz ia ł U n ika to w e  k o m e ty ,  do k tó ry ch  A u to r zalicza 
K om etę  H alleya , Enckego, tzw . W ielką  P o łu d n io w ą (1887 I), S ch u ste ra , 
k om etę  1743 I, B e n n e tta  (1970 II), S ch w assm an a-W ach m an a-1 , S an d ag e ’a 
(1972 IX ), a także  jeszcze 8 in n y ch  ko m et pośw ięca jąc  im  ty lko  k ró tk ie  
w zm iank i.

C zęść II  — O bserw acje  K o m e t  — jes t znacznie  sk ro m n ie jsza  i zaw iera  
ty lk o  dw a rozdzia ły : P o szuk iw an ia  i o dkryc ia  k o m e t  oraz W izua lne
1 fo togra ficzne  obserw acje  k o m e t .  Nie je s t to  jed n ak  ściśle in s tru k c ja  
d la  am a to rsk ich  o b se rw ac ji kom et, jak b y  się m ogło  w y d aw ać , lecz zbiór 
pew nych  d an y ch  i w iadom ości o o d k ry w an iu  kom et p rzez  a stro n o m ó w  
zaw odow ych  w raz  z 'z a s a d a m i o k re ś lan ia  jasności w idom ej kom et, ilości 
m o leku ł w ęg la  w  gazow ej otoczce kom et, k ą ta  pozycy jnego  w arkocza , 
w sp ó łrzęd n y ch  a  i 5 w e k to ra  p ro m ien ia  w odzącego, a  tak że  za lecen ia  co 
do sposobów  p ro w ad zen ia  fo to g raficzn y ch  o b se rw ac ji kom et. T ym  n ie 
m n ie j m iło śn icy  a s tro n o m ii m ogą, po p rzeczy tan iu  C zęści II, p o d jąć  
sam odzie lne  p ró b y  o d k ry c ia  i ob se rw ac ji k om et, zw łaszcza że A u to r 
p rsy ta c z a  w ykaz  gw iazdozb io rów  zalecanych  do p o szu k iw an ia  n a  ich 
tle  ko m et w  ciągu  całego ro k u , jak  rów nież  p o d a je  zasady  p o stęp o w a
n ia  w  p rzy p ad k u  o d k ry c ia  n ow ej kom ety . C zu riu m o w  u d z ie la  też  p e w 
n y ch  p o rad  co do w y b o ru  in s tru m e n tu , m e to d y k i p ro w ad zen ia  o b se r
w a c ji w izua lnych  i fo to g ra ficzn y ch  w raz  z po d an iem  sposobów  op raco 
w a n ia  w y k o n an y ch  obserw ac ji.
J a k o  zakończen ie  k siążk i A u to r do łącza p ięć D odatków ,  z k tó ry ch  cz te ry  
to  lis ty  ko m et należących  do ro d z in  (w n aw ia s ie  liczba kom et): Jow isza  
(87), S a tu rn a  (12), U ra n a  (3) i N ep tu n a  (10), n a to m ia s t D odatek  V to 
p o p ro s tu  w ykaz  109 ob iek tów  z K a ta lo g u  M essiera .
K siążka  je s t p rzeznaczona  d la  m iło śn ików  as tro n o m ii, nauczycie li i po
p u la ry z a to ró w  w iedzy  astro n o m iczn e j.

T.  Z B I G N I E W  D W O R A K

M ałgorzata Hanna M alewicz,  Zjaw iska przyrodnicze w  relacjach dziejo
p isa rzy  polskiego średniow iecza. Z ak ład  N arodow y  im . O sso lińsk ich , w yd. 
PA N , se r ia  „M onografie  z dz ie jów  n a u k i i te c h n ik i” , t. C X V III, W ro
c ław —W arszaw a—K rak ó w —G d ań sk  1980, s tro n  188, n a k ła d  1000 egz., 
cen a  zł 45,—.
U kazało  się (z jak im ż  opóźnieniem !) bard zo  cenne o p racow an ie , k tó rego  
n ie  pow inno  z ab rak n ąć  w  b ib lio teczce  m iło śn ik a  as tro n o m ii in te re su ją 
cego się dz ie jam i te j n a u k i w  Polsce. P o czy n a jąc  już od W s tę p u  — od
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pierw szej strony  — astronom ia dom inuje w śród innych, om awianych 
w  te j książce, dziedzin wiedzy przyrodniczej, upraw ianych w  Średnio
wieczu. Nie ma w  tym  zresztą nic niezwykłego — sklepienie niebieskie 
(jak to sobie podówczas wyobrażano) jest dostępne do obserw acji dla 
każdego, pow tarzalność pew nych zjaw isk astronom icznych jest znana 
co najm niej od Starożytności, a pew ne fenom eny (m irabilia) zw racały 
na siebie powszechną uw agę bądź to dzięki ich spektakularności, bądź 
też  z powodu unikatow ości w ystępow ania. W kolejności rozdziałów  
astronom ia jest om aw iana dopiero w  drugim . Poprzedza ją rozdział W ie
dza o Z iem i, jako że to Ziem ia (chociaż grzeszna) jest bliższa jednak 
człowiekowi niż Niebo ze w szystkim i jego w spaniałościam i. Rozdział ten 
zaw iera omówienie w zm ianek o trzęsieniach ziemi odczuwanych w  Pol
sce w  w iekach od X I do XV, o złożach m ineralnych i o osobliwościach 
ziemi polskiej (zjaw iska krasow e, szczątki skam ieniałych drzew, w yko
paliska naczyń glinianych).
Rozdział poświęcony relacjom  o zjaw iskach astronom icznych oraz astro- 
m eteorologicznych (czyli zjaw iskom  optycznym  w  atm osferze) jest n a j
dłuższy i zaw iera opis wzm ianek o zaćm ieniach Słońca i Księżyca, o po
jaw ian iu  się kom et, zórz polarnych i halo. B rak jest natom iast — jak 
stw ierdza M. H. M alewicz po przestudiow aniu m ateriałów  źródłowych — 
oryginalnych w zm ianek o m eteorach (i m eteorytach) oraz o dziennej 
w idzialności planet. O m aw iając w zm ianki o zaćm ieniach Księżyca 
A utorka zauważa, że w  kronikach polskich nie napotyka się ich w cale — 
jedynie w  Rocznikach  Długosza są dwie w zm ianki na tem at tego z ja
w iska. M. H. M alewicz nie znajduje uzasadnienia dla tego „niejako pro
gramowego przem ilczania zaćm ień Księżyca”. Być może jest to  św ia
dectwo, iż Polacy w  Średniow ieczu spali mocno i bez potrzeby n a 
praw dę koniecznej nie opuszczali nocą domostw. Tłum aczyłoby to rów 
nież brak  wzm ianek o m eteorach. N atom iast zaćm ienie Słońca obser
w uje się z definicji w ciągu dnia, toteż pomim o rzadkości w ystępow a
nia tego zjaw iska dla danego tery to rium  w zm ianek o nim, grom adzo
nych w  ciągu pół tysiąclecia, jest więcej. D om niem aniu o niechęci do 
podziw iania nocnego nieba mogłaby przeczyć dość znaczna liczba w zm ia
nek o pojaw ieniu się komety. Trzeba jednak pam iętać, że najlepsza w i
dzialność kom et przypada na godziny w ieczorne (bądź przed świtem). 
Należałoby więc — chcąc upraw dopodobnić postaw ioną hipotezę — p rze
badać statystycznie pory zaćmień Księżyca (tj. określić ilość zaćmień 
przypadających na godziny wieczorne do ilości zaćm ień zdarzających 
się głęboką nocą) i pow tórzyć ten  rachunek również dla kom et (zresztą 
kom etę w idać przez pew ien okres, a zaćm ienie — tylko przez parę go
dzin). Pew nym  potw ierdzeniem  słuszności dom niem ania o b raku  obser
w acji nocnych są słowa A utorki (str. 29): „O ile w zm ianki o zaćm ie
niach Księżyca pochodziły od autory tetów  naukow ych, o ty le w iado
mości o zaćm ieniach Słońca w ydają się w ynikiem  potocznej obserw a
cji (...)”.
Po om ówieniu wzm ianek i opisów zaćm ień Słońca, k tórych w Polsce 
w kronikach zarejestrow ano 18 (w la tach 961— 1433) pani M alewicz po
święca wiele uwagi kometom. Dziejopisarze polscy odnotowali w latach 
941—1472 aż 19 pojaw ień kom et, w tym  tzw. kom et polskich, czyli zare
jestrow anych w  polskich kronikach niezależnie od obcych źródeł n a r
racyjnych. Na szczególną uwagę zasługują w zm ianki o pojaw ieniu się 
kom ety (1222, 1301, 1378 i 1456), k tórą obecnie znam y pod nazw ą kom ety 
Halleya. I wreszcie najcenniejszą inform acją jest w zm ianka o komecie
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z 1468 roku, odkry tej przez M arcina Bylicę z Olkusza. W artyku le „Ko
m ety odkryte przez Polaków ” (Urania n r  4/1981, str. 101) kom eta Bylicy 
z 1468 roku została pom inięta — zw racam y więc uwagę, że listę pol
skich odkrywców  kom et należy powiększyć do sześciu.
Ze zjaw isk optycznych w  atm osferze, zwanych astrom eteorologicznym i, 
A utorka w ym ienia osiem wzm ianek o widoczności zorzy polarnej i czte
ry  o zjaw isku halo.
Na zakończenie rozdziału poświęconego astronom ii pani Malewicz om a
w ia mało znany polski tekst astrologiczny, tzw. Speculum astrologicum  
z rękopisu G ertrudy  P iastów ny (córki króla Mieszka II), pochodzący 
najpraw dopodobniej z roku 1068/69! Inne w zm ianki o p rak tykach  as tro 
logicznych w  polsce pochodzą z późniejszych w ieków, głownię z II po
łowy XV stulecia. Z najdu ją się one w  Kronice oliwskiej, Rocznikach  
Długosza i w  Historii wrocławskiej  Eschenloera.
Kolejny rozdział jest poświęcony om ówieniu wzm ianek z dziedziny m e
teorologii, dotyczących głównie zjaw isk klim atycznych, przy  czym pani 
Malewicz krytycznie ocenia wcześniejsze próby w ykrycia cykli k lim a
tycznych na podstaw ie niepełnych i dalekich od ścisłości potocznych 
spostrzeżeń. Rozdział III zaw iera również opis w zm ianek o katak liz
m ach pogodowych (ulewy, powodzie, w ichury, w yładow ania atm osfe
ryczne).
N astępne rozdziały (IV i V) są poświęcone m edycynie (głównie epide
m iom  i pandem iom ) oraz biologii (botanice i zoologii), o których jako 
niespecjalista w ypow iadać się nie zamierzam .
Treści astronom iczne pow racają w  ostatnim  rozdziale zatytułow anym  
Kształtowanie w iedzy przyrodniczej dziejopisarzy polskiego średniowiecza  
(wnioski). O m aw iając Kronikę  m istrza W incentego K adłubka M. H. M a
lewicz nie w spom ina jednak o jego wiadom ościach astronom icznych. 
W iększą uwagę poświęca natom iast krakow skiej szkole astronom icznej, 
k tó ra  szczególnie zasłynęła w  Europie w  XV stuleciu.
Przedstaw ione opracowanie zaw iera również Aneksy,  w  których in ex-  
tenso  są opublikow ane (po łacinie) w zm ianki o zjaw iskach om awianych 
w  tekście głównym. Zjaw iskom  astronom icznym  (zaćmieniom Słońca 
i Księżyca, kom etom , m eteorytom ) astrom eteorologicznym  (zorze po
larne, zjaw iska halo), a także prognostykom  astrologicznym  jest pośw ię
cony A neks  II, gdzie Czytelnik może się zaznajom ić z oryginalnym  
tekstem  w zm ianek, zaś w  razie potrzeby może sięgnąć do źródeł dzięki 
zam ieszczonej, s ta rann ie  opracow anej bibliografii.

T. Z B I G N I E W  D W O R A K

Z KORESPONDENCJI

Uwagi o a rtyku le  S. R. Brzostkiewicza pt. „Kornety — dylem at życia 
1 śm ierci”

Po lek turze te j zajm ującej publikacji w  Uranii z października 1981 roku 
pragnę podzielić się z Czytelnikam i garścią spostrzeżeń.

i
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A utor pisze na str. 301: „...najnowsze badaqia sugerują, że równocześnie 
z w ielkim i gadam i w  ciągu kilku tysięcy la t wyginęło praw ie dwie trze 
cie ówczesnej populacji zw ierząt na Ziemi. Dotyczy to głównie gatun 
ków  o wadze w iększej niż 25 kg, ale kataklizm  dotknął także p lankton  
w  oceanach łącznie z głowonogam i (amonity, belem nity)”. Skala geolo
giczna nie operuje przedziałam i czasowym i rzędu „kilku tysięcy la t” 
(poza współczesnym  nam  holocenum). Żadnego znaleziska z górnej k redy  
nie da się jakąkolw iek m etodą datow ać naw et z dokładnością do stu 
tysięcy lat. Mówienie o nagłym  w yginięciu „praw ie dwóch trzecich ów
czesnej populacji zw ierząt” sugeruje, że ta  klęska dotknęła przede w szy
stkim  owady, jako grom adę liczniejszą (i w tedy, i dzisiaj) od całości po
zostałej fauny. Ale masowego w ym ierania owadów nie stw ierdzono n ig
dzie na szlaku ich bardzo długiej historii. Zw ierzęta lądowe „o wadze 
w iększej niż 25 kg” znajdziem y u schyłku k redy  w yłącznie w śród ga
dów. N ieraz spotykane (ale nie w  źródłach naukowych) pogłoski o w y
gaśnięciu niem al całej mezozoicznej herpetofauny w  zagadkowo krótkim  
czasie m iliona la t (o „kilku tysiącach la t” n ik t dotąd nie pisał) grzeszą 
sensacyjnym  efekciarstw em . W rzeczywistości proces ten  ciągnął się 
przez cały mezozoik trw ający  150 m ilionów lat. Już w  triasie  spośród 
gadów  lądowych przepadły kotylozaury, a w odnych — notozaury. 
W górnej kredzie najp ierw  wygasły plezjozaury, a pod koniec te  form y 
dinozaurów  i gadów, k tóre nie w ym arły  wcześniej. P am iętajm y, że gór
na kreda trw ała  50 m ilionów  lat!
W łączenie do tej hekatom by również belem nitów  jest nieporozum ieniem  
Po pierwsze, p rzetrw ały  one do eocenu, czyli przeżyły ostatnie dino
zaury  o ponad 20 m ilionów lat. Po drugie, trudno  mówić o wyginięciu 
w skutek „tajem niczego katak lizm u” takiego rzędu, którego potom kam i 
(według zdania większości specjalistów) są dw a dziś żyjące rzędy głowo- 
nogów: m ątw y i kalm ary.
Na str. 302 czytam y: „O dkryto natom iast anom alię, k tó ra  św iadczy r a 
czej na korzyść zapom nianej już teorii ka tastro f Georga C u v i e r a  
(powinno być: Georges’a albo Jerzego — przyp. A. T.) z ubiegłego s tu 
lecia. Ten sław ny biolog i paleontolog przyjm ow ał, że na Ziemi m iała 
m iejsce seria kataklizm ów , podczas k tórych  w yginęły praw ie w szystkie 
żywe stw orzenia. W każdym  razie z kataklizm ów  tych m iały się ra to 
w ać tylko pojedyncze egzem plarze i one to potem  zasiedliły naszą p la
netę”. W prawdzie A utor dalej przyznaje, że hipoteza C uviera „ma już 
historyczne znaczenie”, ale proponuje by „na jej fundam entach zbudo
w ać now ą”. W czasach podarw inow skich na tych fundam entach nie spo
sób zbudować niczego, bo w sp iera ją  się one na dogm atycznie forsow a
nej przez C uviera tezie o niezm ienności gatunków , stanow iącej m eritum  
jego słynnego sporu z Lam arckiem . Również „pojedyncze egzem plarze” 
ocalałe z pogrom u nie uratow ałyby gatunków  zwierzęcych od zguby. 
Na to niezbędna jest populacja danej form y — choćby skrom na liczeb
nie, ale o zróżnicow anej puli genetycznej. A rka Noego — do k tó re j 
C uvier naw iązyw ał mówiąc o potopie jako najpóźniejszej z serii global
nych ka tastro f wym yślonych przez siebie — tylko w legendzie mogła 
uchronić faunę i florę od zagłady.
Od problem ów  zoologicznych przejdźm y do astronom icznych. A utor 
stw ierdza na str. 304: „...uczony am erykański John  A. O ’ K e e f e  sądzi, 
że upadki tak ie  (planetoid bądź kom et — przyp. A. T.) w  plejstocenie 
mogły w ytw orzyć nie tylko w ystępujące w  różnych m iejscach Ziemi 
tek ty ty , lecz i opasujący ją  wokół dość gęsty pierścień, k tó ry  również
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mógł zasłonić Słońce i wywołać okresową zmianę klimatu. Wspólnie 
z Allanem F. C o o k i e m  wysunął on nawet tezę, iż pierścień taki 
istniał jeszcze w eocenie (około 34 milionów lat temu)”. W tym cytacie 
(łącznie z tekstem sąsiadującym) jest szereg sprzeczności. Coś co się w y
darzyło w plejstocenie (więc nie dawniej niż dwa miliony lat temu) nie 
mogło wywrzeć skutków „jeszcze”... 34 miliony lat temu! Nawiasem mó
wiąc, ta ostatnia data odnosi się nie do eocenu, lecz oligocenu.
Autor kończy artykuł stwierdzeniem, że „średni interwał między tymi 
wydarzeniami ocenia się na 60 milionów la t”. Nadal chodzi o upadki 
planetoid bądź jąder kometarnych na powierzchnię Ziemi. Kłóci się to 
z przytoczonym urywkiem, gdzie mowa o czasach znacznie późniejszych. 
Te zdarzenia nie mogły — również w interpretacji Autora — mieć z so
bą jakiegokolwiek związku, gdyż wcześniej stwierdza on, że upadek ta 
kiego ciała kosmicznego do oceanu „mógłby wokół naszej planety wy
tworzyć na okres kilku lub nawet kilkudziesięciu lat dość gęsty woal”. 
A więc na czas bardzo krótki!
Budzi zdziwienie, czemu Autor bliżej nie uzasadnił tych danych liczbo
wych (60 milionów oraz kilka do kilkudziesięciu lat) skoro diam etralnie 
różnią się one od podawanych w dostępnych źródłach naukowych. Śred
nią częstotliwość upadku na Ziemię planetoidy bądź jądra komety oce
nia się na paręset tysięcy do miliona lat. Efektem wstrząsu był każdo
razowo zanik pola magnetycznego Ziemi na okres szacowany przez róż
nych autorów od tysiąca do kilku tysięcy lat. Pozbawiona w tym czasie 
magnetosfery Ziemia znajdowała się pod silnym obstrzałem w iatru sło
necznego, co musiało wpływać na wzmożenie tempa mutacji, a przez to 
przyspieszać procesy gatunkotwórcze — ze szkodą jednych form i roślin, 
a z pożytkiem innych.
Przytoczone przez Autora datowanie: 34 miliony lat, nie jest wyssane 
z palca. Dotyczy jednak najdawniejszego ze znanych upadków dużych 
brył, którego skutkiem są tektyty z Teksasu. Należało chyba wymienić 
najświeższy taki upadek, zresztą wyjątkowo masywnego ciała, przez któ
re  wybite i stopione „krople” ziemskich skał opadły pod postacią tekty- 
tów na olbrzymi obszar od Australii przez Archipelag Malajski i Filipi
ny do Półwyspu Indochińskiego.
Reszta uwag dotyczy drobnych nieścisłości oraz niedopatrzeń korektor- 
skich, mało istotnych dla zrozumienia tekstu, lecz rzutujących na walor 
estetyczny skądinąd ciekawego i potrzebnego artykułu. Na str. 298 Autor 
pisze o warkoczu komety: „Ma jeszcze mniejszą gęstość niż głowa ko
mety i raczej należy tu  mówić o rozproszonym świetle słonecznym, nie
znacznie wzbogaconym wzbudzonym promieniowaniem umykających 
z jądra atomów i molekuł”. Jest to przykład gmatwania rzeczy prostych. 
Chodzi przecież o to, że światło rozprasza się właśnie na atomach, mo
lekułach i drobnych pyłach pochodzących z rozgrzewającego się jądra 
komety. Na tej samej stronie mowa o „średnicy gęstości od 0,5 do 4 g/cm3” 
<powinno być: średniej gęstości). Podobny błąd korektorski spoty
kamy na str. 303: „Mogło wreszcie dojść do zachwiania równowagi kli
matycznej na skutek nadmiernego nasycenia atmosfery tlenku węgla” 
(zamiast: tlenkiem węgla). Wreszcie Autor trzykrotnie mówi (str. 299 
i str. 300) o „cząstkach organicznych” wykrytych w obłokach między- 
gwiazdowych. Chodzi oczywiście o cząsteczki (czyli molekuły) organiczne.

<

A N D R Z E J  T R E P K A
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KALENDARZYK ASTRONOMICZNY

Opracow ał G. S itarski L ipiec—sierpień 1982 r.

Słonce

W sw ym  ru c h u  ro cznym  po ek lip ty ce  obniża się w  k ie ru n k u  ró w n ik a  
n ieb iesk iego , w  zw iązku  z czym  dn i s ta ją  się co raz  k ró tsze  i w  ciągu  
m iesiąca  d n ia  u b y w a o ponad  godzinę. W W arszaw ie  1 lipca  S łońce  
w schodzi o 4h 18m, zachodzi o 21h l m, 1 s ie rp n ia  w schodzi o 4h56m, za
chodzi o 20h27m, a 31 s ie rp n ia  w schodzi o 5^45™, zachodzi o 19h27m. 
W  lipcu  S łońce w stęp u je  w  znak  L w a, a w  s ie rp n iu  w  znak  P anny . 
W ieczorem  20 lip ca  p rzy p ad a  częściow e zaćm ien ie  S łońca, w idoczne 
w  okolicach  b ieg u n a  północnego; począ tek  zaćm ien ia  około zachodu  S łoń 
ca w idoczny  będzie  jed y n ie  w  pó łnocnej części P o lsk i (p a trz  Urania. 
n r  4 z bieżącego roku).

D ane d la  o b se rw a to ró w  S łońca (na 14h czasu  w schód .-europ .)

D ata
1982 P Bo. Lo D ata

1982 P Bo Lo

V II 1 — 2?62 +  2?92 141951 V III 1 +  10?90 + 5 982 91?34
3 —  1.71 +  3.14 115.04 3 +  11.68 +  5.96 64.88
5 —  0.80 + 3 .3 6 88.56 5 +  12.46 +  6.09 38.42
7 +  0.10 + 3 .5 6 62.09 7 + 1 3 .2 2 + 6 .2 2 11.98
9 +  1.01 +  3.77 35.62 9 +  13.96 +  6.34 345.53

11 -i- 1.91 + 3 .9 8 9.16 11 +  14.68 + 6 .4 6 319.09
13 -)- 2.80 + 4 .1 8 342.68 13 +  15.38 + 6 .5 6 292.65
15 +  3.70 +  4.37 316.22 15 + 1 6 .0 7 + 6 .6 6 266.22
17 +  4.58 + 4 .5 6 289.76 17 +  16.74 + 6 .7 6 239.78
19 -j- 5 .46 +  4.74 263.30 19 +  17.40 + 6 .9 2 213.34
21 -(- 6.32 + 4 .9 2 236.84 21 +  18.02 + 6 .8 4 186.92
23 - f  7.18 + 5 .1 0 210.38 23 + 1 8 .6 4 +  6.98 160.49
25 +  8.03 +  5.27 183.92 25 +  19.24 +  7.04 134.06
27 -j- 8.86 +  5.43 157.46 27 +  19.80 + 7 .1 0 107.64
29 4  9.68 + 5 .5 9 131.00 29 + 2 0 .3 6 +  7.15 81.22
31 -j-10.50 +  5.74 .104.55 31 + 2 0 .8 8 +  7.18 54.80

P — kąt odchylenia osi obrotu Słońca m ierzony od północnego w ierzchołka tarczy: 
Bu, L» — heliograficzna szerokość i długość środka tarczy.
VII I2d5h36m i VIII 8dllh45m — m om enty, w k tórych  heliograficzna  długość  
środka tarczy w ynosi 0°.

K sięży c

K olejność  faz K siężyca b y ła  n a s tęp u jąca : w  lip cu  p e łn ia  6d10!l, o s ta tn ia  
k w a d ra  14d6 h, nów  20d21h, p ie rw sza  k w a d ra  27d20h, a w  s ie rp n iu  p e ł
n ia  5d lh > o s ta tn ia  k w a d ra  12d13h, n ów  19d5h, p ie rw sza  k w a d ra  2 6 d 1 2h. 
W  p e ry g eu m  K siężyc znalazł się 19 lipca  i 17 s ie rp n ia , a  w  apogeum  
5 lipca  i w  s ie rp n iu  d w u k ro tn ie , 1 i 29. R ano  6 lipca  p rzy p ad ło  ca łk o 
w ite  zaćm ien ie  K siężyca, u  n as n iew idoczne.
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P lan ety  i p lanetoidy

M e r k u r y  w idoczny  by ł w  lipcu  n a d  ran em , a  w  s ie rp n iu  w ieczorem . 
W enus w idoczna b y ła  jako  G w iazda P o ra n n a  co raz  n iż e j’ jed n ak  nad  
w schodn im  h o ryzon tem . C z te ry  p la n e ty  w idoczne by ły  w  p ie rw sze j po 
łow ie  nocy w  gw iazdozb io rze P an n y : M a r s ,  J o w i s z ,  S a t u r n  
i P l u t o n  (ten  o s ta tn i ty lk o  p rzez  duże te leskopy). P rzez  lu n e ty  by ły  
też w idoczne: U r a n  w  gw iazdozb io rze S k o rp iona  i N e p t u n  w  g w iaz
dozbiorze W ężow nika. M ożna także  by ło  obserw ow ać dw ie  z cz te rech  
n a jja śn ie jsz y c h  p lane to id , C e r e s  i P a l l a s .

M eteory

Pod  koniec lipca  p ro m ien io w a ły  m e teo ry  z ro ju  d e lta  A k w a r y d ó w .  
P o d w ó jn y  ra d ia n t m e teo ró w  leży  w  gw iazdozbiorze W odnika  i m a w sp ó ł
rzędne : rek t. 2 2 h3 6 >n J dek i. — 17° i 0°. N a to m iast w  p ie rw sze j połow ie 
s ie rp n ia  p ro m ie n iu ją  P e r s e i d y .  R a d ia n t m e teo ró w  leży w  gw iazdo
zb iorze P e rseu sza  i m a  w spó łrzędne : rek t. 3h4m, deki. +58°.

* *
*

Lipiec 4<J O 16h Z iem ia  n a jd a le j od S łońca  n a  sw ej o rb ic ie  (w  odl. 
152 m in  km ). O 19h N ep tu n  w  z łączen iu  z K siężycem  w  odl. 094.

6 d9 h C a łkow ite  zaćm ien ie  K siężyca, u  nas n iew idoczne. Z aćm ienie  
w idoczne było  w  obydw u  A m ery k ach , n a  O ceanie A tlan ty ck im , w  Z a 
ch o d n ie j A fryce , n a  A n ta rk ty d z ie  i n a  O ceanie Spoko jnym .

1 0 d2 h z łąc zen ie  M arsa  z S a tu rn e m  w  odl. 3°.
18d21h K siężyc w  z łączen iu  z W enus w  odl. 097.
20d21h C zęściow e zaćm ien ie  S łońca  w  P o lsce  w idoczne jedyn ie  na  

północy  (p a trz  U rania, n r  4 z bieżącego roku).
23<36h S łońce w s tę p u je  w  znak  L w a, jego d ługość ek lip ty czn a  w ynosi 

w ów czas 120a.
25<U0h G órne złączenie  M erku rego  ze S łońcem .
26d K siężyc znalaz ł się w  z łączen iu  ko le jno : o 9h z S a tu rn e m  

(w  odl. 4°) i o 24^ z M arsem  (w odl. 6°).
27d12h Z łączen ie  Jow isza  z K siężycem  w  odl. 4°.
29<J22h U ran  w  z łączen iu  z K siężycem  w  odl. 4°.
3 1 d2 4 h z łą c z e n ie  N ep tu n a  z K siężycem  w  odl. 0 '6 .
Sierpień 9d3h U ra n  n ie ru ch o m y  w  rek ta scen sji.
10d3h Z łączen ie  M arsa  z Jow iszem  w  odl. 2°.
17d 16h K siężyc w  z łączen iu  z W enus w  odl. 1°.
2 0 <J1 7 h Z łączen ie  M erku rego  z K siężycem  w  odl. 5°.
22^22^ S a tu rn  w  z łączen iu  z K siężycem  w  odl. 3°.
23<3i3h S łońce w stę p u je  w  znak  P an n y , jego d ługość ek lip ty czn a  w y 

nosi w ów czas 150°.
24<i K siężyc znalazł się w  złączen iu : o 3h z Jow iszem  (w odl. 43) 

i o 17h z M arsem  (w  odl. 6°).
26d6h Z łączen ie  K siężyca z U ran em  w  odl. 3°.
28d7h K siężyc w  z łączen iu  z N ep tunem  w  odl. 094.

M om enty  w szy stk ich  z jaw isk  podane  są w  czasie w sch o d n io -eu ro 
p e jsk im  (czasie le tn im  w  Polsce).
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C O N T E N T S

J. S t r y c z y ń s k i  — The Space 
Ultraviolet Telescope IUE (I).

E. S z u s z k i e w i c z  — The Spec
kle Interferometry.

S. R. B r z o s t k i e w i c z  — Three 
Rendez-vous with Saturn.

C h r o n i c l e :  The Liquidation of 
the Observatory in Zurich — Ex- 
tragalactic Observations of IUE — 
The Age of the Universe — Qua
sars Are Distant Galaxies — Clu
sters Riched of Double 'Galaxies 
— How Did the Galaxy Origin? — 
Is an Alone Star Discovered? — 
FG Sagittae — The Ring F of 
Saturn — The Atmosphere of 
Titan: Hydrocarbons — A Win
dow in Clouds on Venus?

V a d e - m e c u m  f o r  o b s e r 
v e r s :  A Photographic Determi
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IUE.
D ruga strona  okładki: W ykonane 12 listopada 1980 roku  przez sonde V oyager-l 
zdjęcia satelitów  S a tu rn a: Mimas z odległości 129 000 km  (u góry z lewej strony), 
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planety .
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