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Czy z Ziemi można zobaczyć 

piłkę futbolową na Księżycu? 

Byłoby to możliwe za pomo

cą teleskopu dającego zdolność 

rozdzielczą 0",0004. Zwierciadło 

takiego teleskopu musiałoby 

mieć średnicę 300 m. W dzie

dzinie optycznej to na razie 

czysta fantazja. Największe 

obecnie na świecie teleskopy 

umożliwiają obserwacje ze 

zdolnością rozdzielczą niewie

le mniejszą od 1". Budowany 

obecnie Teleskop Kosmiczny 

pozwoli uzyskać zdolność roz

dzielczą 0",04. Metodą interfe

rometrii plamkowej, o której 

rok temu w URANII pisaliś

my (w numerze 6—7/1982) moż

na osiągnąć rozdzielczość nawet 

poniżej 0”,01. Natomiast w za

kresie promieniowania radio

wego ta fantastycznie mała 

zdolność rozdzielcza 0",0004 

okazała się realną dzięki po

łączeniu wielu radiotelesko- 

póio na całym świecie w je

den system. Otrzymano w ten 

sposób jak gdyby jeden ogrom

ny radioteleskop o średnicy 

bliskiej średnicy Ziemi. Zasa

dy jego działa i możliwoś

ci obserwacyjne opisuje we 

wstępnym artykule dr Andrzej 

KUS z Zakładu Radioastro

nomii Uniwersytetu Mikołaja 

Kopernika w Toruniu.

P ierw sza s trona  o k ład k i: R ad io te leskop  w  Jo d re ll B ank  (A ng lia ) o średn icy  
an te ny  76,2 rn.

D ruga  s trona o k ła d k i: U  góry  —  rad io te leskop  w  S im e iz ie  na K ry m ie  (Z S R R ) 
o średn icy  an te ny  22 m . U do łu  — frag m en t r ad io in te r fe ro m e tru  „V ery  Large  
A r ra y ” w  Socorro  (USA ) z ło żony  z 27 a n te n  u ło żony ch  w  ksz ta łc ie  lite ry  Y 
(d ługość ram io n  — 21, 21 i 19 km ).
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A N D R Z E J K U S  —  Toruń

VLBI — NAJWIĘKSZY RADIOTELESKOP ŚWIATA

W ostatnich latach stało się możliwe prowadzenie szczegóło
wych badań najpotężniejszych zjawisk emisji promieniowania 
we Wszechświecie. Zjawiska te w postaci wybuchów o niezwy
kłej mocy związane są z jądrami masywnych galaktyk i kwa- 
zarami. Przesunięcia linii w optycznych widmach kwazarów 
osiągają wartość z =  3,78, co odpowiada odległościom wielu 
miliardów lat świetlnych. Z całą pewnością są to obecnie naj
dalsze obserwowane skupiska świecącej materii we Wszech
świecie. Nasza Galaktyka (lub np. M31) widziana z tak olbrzy
miej odległości miałaby zaledwie 2,5 sek. łuku, . a jej jasność 
widoma byłaby 23m. To porównanie pozwala wyobrazić sobie 
trudności obserwacyjne, jakie towarzyszą badaniu tych odl- 
ległych i wciąż tajemniczych obiektów, a Takt, iż większość 
badanych obecnie kwazarów ma jasności widome 13m—19m, 
świadczy o tym, jak potężnymi są one źródłami energii.

Przy fotografowaniu słabych obiektów wymagane są bar
dzo długie czasy ekspozycji. Drgania atmosfery powodują 
istotne ograniczenia zdolności rozdzielczej otrzymywanych 
obrazów. Na ogół najdrobniejsze szczegóły obrazów optycznych 
bardzo odległych obiektów mają rozmiary kątowe kilku sekund 
łuku. Techniki przetwarzania takich obrazów, pomimo ogrom
nego przełomu dokonanego w ostatnich latach, nie są jeszcze 
na tyle doskonałe, aby stosować je w badaniach najdalszych 
kwazarów i galaktyk. Z pomocą przychodzi tu  radioastronomia. 
Jest to dział astronomii stosunkowo młody. Jego początki 
w 1931 roku dal Karl J a n s k y  publikując w postaci map 
mocy promieniowania radiowego Drogi Mlecznej rezultaty 
swoich prac. Po drugiej wojnie światowej kilku młodych nau
kowców, którzy podczas wojny opracowali radar, wykorzystało 
swoje doświadczenia w nowej wówczas jeszcze dziedzinie 
nauki — w radioastronomii. Powstały dwa dynamicznie roz
wijające się ośrodki — obydwa w W. Brytanii. Pierwszy w 
Cambridge kierowany przez profesora Martina R y 1 e’ a, d ru
gi w Jodrell Bank prowadzony przez profesora Bernarda 
L o v e l l a .  W ciągu kilku lat odkryto wiele źródeł promie
niowania radiowego, które nazwano wówczas radiogwiazdami, 
oraz analizowano promieniowanie Galaktyki i Słońca.

Jedną z podstawowych trudności w badaniach radioastro
nomicznych było uzyskanie dużej zdolności rozdzielczej. Wie
my, że dla teleskopu optycznego kątowe rozmiary obrazu dy-
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frakcyjnego- gwiazdy powstającego w ognisku są równe 120/Dcm 
sekund łuku (D — średnia teleskopu wyrażona w cm). Te sa
me prawa optyki decydują o zdolności rozdzielczej radiotele
skopu. I tak aby dorównać oku na fali o długości 1 metra jest 
potrzebny instrum ent o średnicy aż 3,5 km! Z tego powodu 
radioastronomowie zmuszeni zostali do poszukiwań i rozwija
nia nowych technik odbioru fal radiowych.' Przesunięcie za
interesowania w stronę fal krótszych, np. do 1 cm, pozwala 
zmniejszyć wymaganą średnicę anteny do 35 metrów. Budowa 
dużych anten parabolicznych pracujących na falach centyme
trowych jest jednak bardzo kosztowna i nie daje możliwości 
wykonania dostatecznie dokładnych pomiarów pozycji obiektu 
radiowego. Profesor Martin Ryle, laureat nagrody ISTobla w 
dziedzinie nauk fizycznych z 1974 roku, opracował metodę, 
która wprowadziła całkowitą rewolucję w dotychczasowych 
badaniach — interferom etrię radiową. Zasada działania in ter
ferometru radiowego jest analogiczna jak znanego w optyce 
interferom etru Michelsona. Schematyczne rysunki la  i lb  
przedstawiają interferom etr radiowy i odpowiadający mu in
terferom etr optyczny. Gdybyśmy w naszym teleskopie optycz
nym lub lornetce umieścili przesłonę z dwoma małymi otwor
kami (szczelinami) w odległości d, to w ognisku, gdzie norm al
nie powstaje obraz oglądanego przedmiotu, zobaczymy prążki 
interferencyjne. Interferometrowi radiowemu pracującemu na

l i s t k i  i n t e r f e r e n c y j n t in n m
WWW

p rQ2 ki  i n t e r f e r e n c y j n e

Rys. la i lb  S c h e m a ty c z n e  r y s u n k i  w y ja ś n ia ją c e  zasadę  dz ia łan ia  i n t e r f e r o 
m e t ró w  rad iow ego  i optycznego .
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fali 1 m o bazie d =  10 km  odpowiadają dwa m ałe otwory 
w przysłonie obiektyw u teleskopu oddalone o 5,6 mm. Gdy
byśm y zbudowali wiele an ten  i połączyli je razem, to byłoby 
to równoważne dodaniu takiej samej liczby otworków w n a 
szej optycznej przysłonie. Pow stający w ognisku obraz byłby 
teraz  dokładniejszy. Tą drogę „tw orzenia” dużych anten n a 
zywa się syntezą apertu ry  (apertura — m iara wielkości po
w ierzchni zbierającej). Ryle i jego współpracownicy zbudowali 
nowe instrum enty  działające w łaśnie na tej zasadzie stoso
wane obecnie powszechnie w badaniach radioastronom icznych. 
Syntezę apertu ry  zrealizować można za pomocą tylko dwu 
anten lub inaczej mówiąc jednego in terferom etru . W arunkiem  
jest jednak możliwość przem ieszczania jednej z nich w sto
sunku do drugiej (nieruchom ej) w tak i sposób, aby otrzym ać 
różne długości bazy d. Dla każdej zm ienianej teraz skokowo 
bazy d re jestru jem y  obraz in terferencyjny , po czym, gdy po
siadam y dostatecznie gęste w ypełnienie apertu ry  D, dodajem y 
w kom puterze wszystkie otrzym ane obrazy in terferencyjne do 
siebie. Rezultatem  jest ostateczny obraz o dużej zdolności roz
dzielczej w jednym  kierunku. O rozdzielczości w drugim  de
cyduje średnica pojedynczej an ten ty  — a. Syntetyzow any tą 
drogą radioteleskop m a w ym iary D • a. N aturalnym  roz
szerzeniem  byłoby takie umieszczenie ruchom ego elem entu 
in terferom etru , aby otrzym ać dw uw ym iarow ą syntezę. P rzy 
padek taki ilustru je  rysunek 3a. D w uwym iarowej syntezie 
apertu ry  towarzyszą jednak ogromne trudności techniczne. 
Profesor Ryle zaproponował rozwiązanie genialne — super

A’l_
A „ _  a n t e n a  ruchoma

Y a2
—iSzSL-—i.

a

t o r ow i s k o
D

i;

a n t e n a  s y n t e t y z o w a n a
Rys. 2 Jednowymiarowa synteza apertury.



Rys. 3a Idea syn tezy  d w u w y m ia ro w e j ,  3b S u p e r  sy n te za  a p e r tu ry .

syntezę Apertury. Do pracy przy przestaw ianiu an ten  „zatrud
niono” Ziemię. Dwie an teny  in terferom etru  o zmiennej bazie 
(jak na rys. 2) obserw ują przez 12 godzin ten sam obiekt na 
niebie. W tym  czasie patrząc z k ierunku źródła fal radiowych, 
an teny  zataczają pół obrotu jak pokazano na rys. 3b. Dla de
klinacji 90° będzie to pół okręgu, dla innych deklinacji w yci
nek elipsy, dla rów nika odcinek. Prowadząc takie obserwacje 
co kilka m inut re jestru jem y  ak tualny  obraz in terferencyjny. 
W praktyce obraz taki jest bardzo prosty i dlatego w ystarczy 
notować tylko dwie wielkości: am plitudę i fazę prążków in te r
ferencyjnych. W celu przeprow adzenia następnych 12-to go
dzinnych ciągów obserw acyjnych przesuwa się antenę A2 do 
nowej pozycji itd. Końcowym etapem  jest otrzym anie danych 
w form ie am plitud i faz w ew nątrz koła (lub elipsy) o średnicy 
D. Ciekawą własnością tych danych jest ich osiowa sym etria 
względem centrum . W ystarczy posiadać inform ację zebraną 
z połowy takiego koła (elipsy), czyli jak  to czynim y prow a
dząc obserwacje jedynie przez 12 godzin, aby odtworzyć 
drugą, brakującą część. Teraz pozostaje Ważny proces sumo
wania zebranej inform acji. Do tego celu w ykorzystuje się 
duże kom putery. Dokonują one m atem atycznej operacji zwa
nej odwrotną transform acją Fouriera. Ostatecznie otrzym uje-
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m y m apę radiow ą dużego obszaru nieba, takiego jaki widzi 
pojedyncza antena in terferom etru , ale za to ze zdolnością roz
dzielczą i czułością odpowiadającą radioteleskopow i o średnicy 
D (patrz rys. 3b). Operacją równoważną do transform acji 
Fouriera jest sumowanie, przez obiektyw lub lustro teleskopu, 
w ognisku am plitud i faz padającej równoległej wiązki światła.

Dzięki zastosowaniu na początku lat 70-tych super syntezy 
po raz pierw szy udało się uzyskać zdolność rozdzielczą równą 
1 sek. łuku, a więc porów nyw alną z teleskopam i optycznymi. 
W te j chwili p racuje wiele instrum entów  radiowych, których 
idea działania oparta jest na m etodzie odtw arzania obrazów 
z obserwacji in terferom etram i radiowymi. Do najw iększych 
i najw ażniejszych zaliczyć trzeba: radioteleskop jednom ilowy 
oraz 5-cio kilom etrow y w Cam bridge w Anglii, 14-to elem en
tow y system  antenow y w W esterbork — Holandia, VLA 
(,,Very Large A rray ”) ■—- 27 ruchom ych ńnten w USA (patrz zdję
cia na drugiej i trzeciej stronie okładki). A nteny w w ym ie
nionych tu  radioteleskopach są połączone za pomocą kabli w y
sokiej częstotliwości, falowodów lub radiolinii. Te właśnie po
łączenia ograniczają głównie dalsze powiększanie baz. Dodat
kowe bardzo poważne problem y pojaw iają się dla d A > 1 0 5 
na sku tek  zmiennego w pływ u troposfery i jonosfery. Są to 
nieskorelowane, przypadkow e przesunięcia faz (opóźnienia) 
sygnałów odbieranych przez pojedyncze elem enty in te rfe ro 
m etru. Efektyw nie powodują one, podobnie jak w teleskopach 
optycznych scyntylacje, rozmycie szczegółów obrazu. W celu 
dalszej popraw y zdolności rozdzielczych konieczne jest um ie
szczenie anten w odległościach setek i tysięcy kilom etrów, oraz 
usunięcie w pływ u atm osfery. Oczywiście tak  odległe an teny  
nie mogą być połączone za pomocą wspom nianych wyżej tech
nik. Konieczne jest w prowadzenie nowych rozwiązań.

Istotną spraw ą jest w zajem na czasowa synchronizacja syg
nałów. Inaczej mówiąc opóźnienie geom etryczne d cos 0 (rys. 1) 
oraz instrum entalne obu anten muszą być skompensowane 
i W yrównane tak, aby te same sygnały pochodzące z czoła fa
li płaskiej dotarły  równocześnie lub praw ie równocześnie do 
korelatora. W ymagane dokładności synchronizacji wynoszą u ła
m ek m ikrosekundy! W arunki te w instrum entach do syntezy 
apertu ry  są spełniane przez wprowadzenie zmiennych, regulo
w anych opóźnień na kablach w jednej z gałęzi in terferom etru  
oraz przez użycie jednego wspólnego oscylatora lokalnego. 
W latach 60-tych pojaw iły się seryjnie produkow ane zegary 
atomowe. Ich Użycie umożliwiło realizację in terferom etru  
z niezależną rejestracją  sygnału. Długość bazy takiego in ter-
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Rys. 4 Interferometr z niezależną rejestracją sygnałów — podstawowy element 
współczesnego VLBI.

ferometru jest ograniczona jedynie rozmiarami Ziemi. Przy
kład interferom etru radiowego z niezależną rejestracją sygna
łów pokazuje rys. 4.

Zegary atomowe są zasadniczym elementem wyposażenia 
każdej stacji. Synchronizują one fazowo częstotliwość oscyla
tora lokalnego (a tym  samym określają i stabilizują częstotli
wość sygnałów odbieranych) oraz synchronizują do czasu uni
wersalnego zapis sygnałów na magnetowidach. W każdej se
kundzie rejestruje się 4 miliony bitów informacji (próbek syg
nałów) wraz z dokładnym momentem czasu. Nagrane taśmy 
są przewożone następnie do centralnego procesora — wyspę-, 
cjalizowanego komputera, gdzie odtwarza się je równocześnie 
na takich samych magnetowidach. Komputer synchronizuje 
szybkości obu urządzeń i ustawia te same momenty obser
wacji, następnie dokonuje przesunięć ciągów danych przed ko
relacją tak, aby-spełnić wymóg równoczesnego dotarcia tych 
samych sygnałów do korelatora. Na wyjściu korelatora (który 
jest jednym z elementów procesora) pojawiają się prążki in ter
ferencyjne. Co 1 sekundę rejestruje się ich amplitudę i fazę. 
Taką zespoloną informację Nazywamy funkcją widzialności 
listków interferencyjnych, natomiast interferom etrię o nieza
leżnej rejestracji sygnałów w oparciu o zegary atomowe i ko-
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relację po obserwacji nazywa się techniką VLBI (ang. Very 
Long Baseline Interferom etry — interferom etria na bardzo 
długich bazach). Po raz pierwszy technikę tę zastosowali rów
nolegle radioastronomowie kanadyjscy i amerykańscy w Toku 
1967. Grupy te użyły nieco odmiennego sposobu rejestracji 
sygnałów — Kanadyjczycy analogową rejestrację danych, Ame
rykanie rejestrację cyfrową. Ta druga metoda upowszechniła 
się i stała się obecnie standardem międzynarodowym.

Opracowanie pierwszych rezultatów VLBI polegało na osza
cowaniu rozmiarów kątowych źródła i ilości energii odbieranej 
interferometrem VLBI dla różnych długości baz. W tym, ra 
czej pionierskim okresie VLBI, wykorzystywano jedynie ampli
tudy listków interferencyjnych a więc połowę dostępnej infor
macji. Faza na skutek wpływu atmosfery oraz drobnych nie
równości chodu zegarów atomowych nie mogła być użyta tak, 
jak to dzieje się w tworzeniu obrazów metodą syntezy aper- 
tury. Opracowanie m ateriału obserwacyjnego polegało na ta 
kim modelowaniu wstępnie wydedukowanej ogólnej struktury 
radioźródła, aby uzyskać najlepszą zgodność teoretycznie w y
liczanej funkcji widzialności listków z obserwowanymi ampli
tudami listków interefencyjnych.

Przełamanie impasu w metodach rekonstrukcji obrazów 
z niepełnej informacji, a więc zbieranej za pomocą niewiel
kiej liczby anten znajdujących się w znacznej od siebie odleg
łości, nastąpiło w latach 70-tych. Alan R o g e r s  z Haystack 
Observatory a następnie Peter W i l k i n s o n  z Jodrell Bank 
i Anthony R e a d  h e a d  z Owens Valley Observatory, w Ka
lifornii opracowali metodę otrzymywania tzw. map hybrydo
wych. Zasadniczą ideą jest wykorzystanie razem amplitud 
i faz. Jeśli przeprowadzimy równoczesne obserwacje VLBI za 
pomocą trzech radioteleskopów, a następnie odtworzymy rów
nocześnie trzy zapisy w specjalnym wielostacyjnym proceso
rze, to jest możliwe usunięcie wspomnianych uprzednio błę
dów fazy. Dla źródła punktowego (fazy astronomiczne równe 
zeru) suma faz obserwowanych prążków interferencyjnych 
na dwu bazach równa jest fazie na bazie zamykającej (trzeciej) 
i to niezależnie od czasu obserwacji. Dla 4 stacji mamy trzy 
niezależne trójkąty i trzy niezależne wielkości nazywane zam
kniętymi fazami. Współczesne obserwacje VLBI prowadzone 
są równocześnie przez wiele stacji (radioteleskopów) i co za 
tym idzie, otrzymujemy dużą liczbę interferometrów, a więc 
mamy odpowiednio dużo amplitud listków oraz zamkniętych 
faz. Te informacje z powodzeniem wystarczą, aby zastosować 
transformację Fouriera. Niemniej obliczenia są nadal bardzo
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skomplikowane i są prowadzone kolejnymi krokami (procesy 
iteracyjne). Za każdym krokiem dają one coraz lepsze dopaso
wanie do danych obserwacyjnych i coraz lepsze przybliżenie 
prawdziwego obrazu radioźródła. Na ogół kilkanaście iteracji 
wystarcza dla otrzymania ostatecznego rozwiązania. Odtworze
nie obrazu radiowego na podstawie ograniczonej informacji 
pochodzącej z bardzo wąskich pasków na płaszczyźnie apertury 
prowadzi do ogromnych deformacji charakterystyki kierunko
wej wypadkowej (syntetyzowanej) anteny. Silny poziom list
ków bocznych takiej charakterystystyki (w optyce pierścieni 
dyfrakcyjnych) i ich asymetria usuwane są w procesie zwa
nym z angielskiego CLEAN (czyszczenie). W każdym miejscu 
mapy radiowej radioźródła odejmuje się uprzednio wyliczoną 
wiązkę instrum entalną tak, aby usunąć jej wpływ na całej 
mapie. Proces taki nazywamy rozwiązywaniem splotu, po czym 
zastępujemy ją wiązką czystą, pozbawioną listków bocznych, 
ale o tej samej co odjęta amplitudzie. Metoda ta jest równo
ważna wypełnieniu interpolowanymi danymi pustych miejsc 
na płaszczyźnie apertury pomiędzy elipsami baz.

Współczesne badania metodami VLBI pozwalają uzyskać 
rozdzielczość map radiowych 0",0004! Jest ona najwyższą 
osiągniętą kiedykolwiek w badaniach astronomicznych. Odpo
wiada teoretycznej zdolności rozdzielczej teleskopu optycznego 
o średnicy 300 m. Taka ostrość obrazów umożliwia „zobacze
nie” przekroju włosa z odległości ok. 50 km lub piłkę futbolo
wą na Księżycu. W centrum Galaktyki obserwować można 
obiekty o rozmiarach 5 jednostek astronomicznych, w M31 — 
— 259 j.a., a w najdalszych kwazarach metodami VLBI ba
dać można aktywne jądra i strumienie wyrzucanej z nich m a
terii posiadającej rozmiary zaledwie kilku lat świetlnych. 
Gdyby założyć, iż kwazary posiadają materię świecącą rozło
żoną jak w Galaktyce, w promieniu 15 kpc, to obserwowane 
przez VLBI fragmenty stanowią 1/10000 część obrazu optycz
nego. Teleskop orbitalny (Space Telescope), którego umieszcze
nie na orbicie ma nastąpić za dwa lata, pozwoli otrzymać obra
zy optyczne o zdolności rozdzielczej 0,04 sekundy łuku. Do
piero zastosowanie technik interferom etrii optycznej może dać 
w przyszłości porównywalną do VLBI rozdzielczość. Nie ma tu 
mowy — oczywiście o jakiejkolwiek formie konkurencji. Wy
niki obydwu metod będą równie ważne i będą wzajemnie 
służyć poznawaniu zagadek Wszechświata.

VLBI jest przykładem burzliwego rozwoju współczesnych 
badań naukowych. Pojedyncze kraje nie mają możliwości z po
wodu ograniczonych funduszy i rozmiarów własnych teryto-
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riów prowadzić tych awangardowych badań. Konieczne jest 
utworzenie sieci dużej liczby radioteleskopów rozsianych po 
całym globie prowadzących równoczesne, ściśle ze sobą zsyn
chronizowane obserwacje. W ten sposób pojedyncze anteny 
stają się składowymi dużego radioteleskopu mającego średnicą 
bliską średnicy Ziemi. Ze wzglądów praktycznych, np. na sku
tek ograniczeń spowodowanych czasem widoczności źródła 
równocześnie we wszystkich obserwatoriach, celowe jest uży
cie mniejszej liczby anten. Nie zawsze potrzebne są najwyższe 
zdolności rozdzielcze. W takich sytuacjach wystarcza konty
nentalne VLBI.

Do najważniejszych wyników otrzymanych z badań VLBI 
zaliczyć należy: 1 — otrzymanie obrazu kosmicznych maserów 
cząstek OH, SiO i II20  związanych z protogwiazdami, obsza
rami formacji gwiazd i otoczkami gwiazd późnych typów. 
W strukturach tych wyróżnić można szczegóły o wymiarach 
jednostki astronomicznej i obserwować ich dynamiką; 2 — 
otrzymanie obrazów jąder kwazarów i radiogalaktyk; 3 — 
odkrycie względnego ruchu składników w kwazarach z pozor
nymi prędkościami nadświetlnymi (do 45 c!) będącymi wyni
kiem efektów relatywistycznych; 4 — stwierdzenie dużej 
zmienności w strukturach radioźródeł.

VLBI stało się metodą pozwalającą na prowadzenie badań 
interdyscyplinarnych. Obserwując dalekie obiekty można pre
cyzyjnie mierzyć prędkość ruchu obrotowego Ziemi, wyzna
czyć z dużą dokładnością (do 20 cm) położenie bieguna Ziemi, 
a także mierzyć długości baz na odległościach wielu tysięcy 
kilometrów z dokładnością kilku centymetrów. Tymi badania
mi zajmują się geodeci, geolodzy i geofizycy. Astrometria ra 
diowa daje obecnie znacznie lepsze rezultaty niż klasyczne me
tody optyczne. Do celów nawigacji pojazdów kosmicznych sto
suje się również VLBI. Dokładność określenia współrzędnych 
sond kosmicznych wynosi 1 m w odległości Księżyca.

W najbliższym czasie przewiduje się przeprowadzenie 
eksperymentów VLBI na falach milimetrowych. Poz*.voli to 
jeszcze dziesięciokrotnie poprawić zdolność rozdzielczą obser
wacji naziemnych. Istnieją projekty, których realizacja na
stąpi jeszcze w tym dziesięcioleciu, umieszczenia dużej anteny 
na orbicie okołoziemskiej, współpracującej ze stacjami naziem
nymi. Wkrótce będziemy mogli zobaczyć najbliższe otoczenie 
czarnych dziur odpowiedzialnych za wyzwalanie ogromnych 
energii w kwazarach i niektórych galaktykach. Być może sta
nie się realne rozwikłanie pasjonującej zagadki tworzenia ga-
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laktyk i ewolucji materii we wczesnych etapach istnienia 
Wszechświata.

W wielu krajach przywiązuje się ogromną wagę do rozwo
ju badań metodami VLBI. W USA ruszy niebawem system 
nazwany VLBA, w Kanadzie, w Australii i w ZSRR projek
tuje się budowę niezależnych sieci VLBI. W Europie istnieje 
sieć EVN (ang. European VLBI Network). W jej skład wcho
dzą: 100 m antena w RFN, 76 m antena w Anglii (patrz zdję
cie na pierwszej stronie okładki), dwanaście 25 m anten w Ho
landii, 26 m antena w Szwecji, 22 m antena w ZSRR (patrz zdję
cie na drugiej stronie okładki) i 15 m antena w Piwnicach 
koło Torunia. W budowie są dwie 32 m anteny we Włoszech. 
Nasz kraj aktywnie włączył się do tych ważnych badań. To
ruńscy radioastronomowie w oparciu o udostępnioną dokumen
tację sami zbudowali term inal VLBI i rozpoczęli już wspólne 
obserwacje. Polska jest więc jedynym (poza ZSRR) krajem 
socjalistycznym, który podjął tę ważną i wiodącą w radio
astronomii tematykę. Duże nadzieje związane są tu nie tylko 
z astrofizycznymi aspektami VLBI. Wspólnie z Centrum Ba
dań Kosmicznych PAN prowadzi się prace zmierzające do 
wykorzystania obserwacji VLBI do badań geodynamicznych.

Współczesna radioastronomia, w szczególności VLBI, jest 
przykładem zastosowania najnowszych rozwiązań technologicz
nych: anten, elektroniki, systemów automatycznego sterowa
nia, nowoczesnych metod numerycznych — rekonstrukcji obra
zów oraz niespotykanej dotąd w żadnej dyscyplinie nauki 
w takiej skali partnerskiej współpracy międzynarodowej. Per
spektywy dalszego rozwoju tej techniki wskazują, iż będzie 
ona wioodącą jeszcze przez kilka dziesięcioleci. Utrzymanie się 
Polski w VLBI w decydującym stopniu zależeć będzie od mo
dernizacji naszej bazy instrum entalnej. Pilnie potrzebna jest 
budowa większej, np. 32 m anteny. Odpowiednie prace projek
towe zostały już podjęte i należy wierzyć, iż przy ogólnym po
parciu wszystkich polskich radioastronomów projekt ten bę
dzie zrealizowany.

B O Ż E N N A  T O  D O R O V I C - J U C H N I E W I C Z  —  W a r s z a w a

CHARON — SATELITA PLUTONA

Charon, syn Nocy, to mityczny przewoźnik dusz przez rzekę 
Styks do świata umarłych -— królestwa Plutona. Jego imie
niem został nazwany księżyc Plutona odkryty w połowie 1973
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roku przez Jamesa C h r i s t y ’ e g  o, astronoma z obserwato
rium w Waszyngtonie (USA). 22 czerwca 1978 roku Christy, 
opracowując klisze z obserwacjami Plutona wykonane 155 cm 
refraktorem we Flagstaff (Arizona), zauważył, że obraz planety 
nie ma okrągłego kształtu. Na kliszach wykonanych w kwiet
niu można było dostrzec słabe rozciągnięcie obrazu w kierun
ku południowym, a na kliszach z maja w kierunku północnym. 
Po przeanalizowaniu wszystkich możliwych przyczyn, które 
mogłyby spowodować takie zniekształcenie obrazu (np. błąd 
w ruchu teleskopu, ruch planety, gwiazda tła itp.) i kolejnej 
ich eliminacji, okazało się, że otrzymany obraz można uważać 
za rzeczywisty. I wtedy zrodziła się myśl wytłumaczenia tego 
faktu istnieniem księżyca Plutona.

Aby jednak upewnić się co do słuszności tego wniosku, 
Christy zbadał wszystkie klisze z obrazem Plutona zrobione 
poprzednio tym teleskopem. Rozciągnięcie obrazu można było 
zauważyć na kliszach z 1965 i 1970 roku. Przebadany materiał 
wskazywał, że zniekształcenie obrazu zdarzało się tylko w pe
wnych kierunkach i w określonym czasie. Seria klisz z 1970 
roku sugerowała, że okres zmian w obrazie był powyżej 6 dni. 
Do zaobserwowania rozciągnięcia trzeba też było bardzo dob
rych warunków obserwacji. Takie idealne warunki zdarzył)' 
się w ciągu dwóch nocy w lipcu 1978 roku. Z obrazu otrzyma
nego 2 lipca we Flagstaff (patrz zdjęcie na trzeciej stronie 
okładki Uranii nr 4/1982) można było ocenić rozmiar rozciąg
nięcia, który odpowiadał odległości Charona od Plutona równej 
17 000 km. Podobny wynik otrzymano z fotografii Plutona wy
konanych 4 m teleskopem w Cerro Tololo w Chile.

Z tych wszystkich obserwacji R. H a r r i n g t o n  i J. Chri
sty podjęli próbę pierwszego oszacowania elementów orbity Cha
rona. Przyjęli przy tym założenia, że orbita satelity jest kołowa
0 promieniu równym maksymalnej separacji ciał, że moment
1 kierunek maksymalnego rozciągnięcia obrazu odpowiada 
przejściu przez węzeł, oraz że okres obiegu Charona wokół 
Plutona (wynikający ze zmian blasku planety) wynosi 0,3867 
dnia. Dla tak prowizorycznie określonej orbity księżyca poli
czyli efemerydę i stwierdzili zupełnie dobrą zgodność wielkości 
przewidywanych (separacja i kąt pozycyjny badanych ciał) 
z wielkościami otrzymanymi z pomiarów.

Jednak w celu poprawienia dokładności elementów orbity 
Charona potrzeba było więcej danych. W latach 1978 i 1979 
napłynęły dalsze obserwacje fotograficzne wykonane zarówno 
we Flagstaff jak i w innych obserwatoriach: Cerro Tololo,
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M auna Kea (Hawaje), M ount M egantic (Quebec, Kanada). We 
F lagstaff była również w ykonana klisza elektrograficzna w 1978 
roku. W w yniku jej analizy B. T h o m s e n  i H.  D. A b l e s  
otrzym ali nie tylko wielkość separacji m iędzy P lutonem  i Cha
ronem, ale również różnicę ich jasności. U niw ersytet w Texas 
zawiadomił o znalezieniu rozciągnięcia obrazu P lu tona na 
przededkryciow yeh kliszach z 1977 roku wykonanych w obser
w atorium  Mc Donalda. W roku 1980 astronom owie francuscy 
D. B o n n e a u  i R. F o y  przebadali planetę wraz z jej sa te
litą za pomocą techniki zwanej in terferom etrią  plam kową *. 
Użyli do tego celu 3,6 m  teleskopu na M auna Kea. Tego sa
mego typu obserw acja była w ykonana również w 1930 roku 
przez astronomów am erykańskich z obserw atorium  Stew arda 
za pomocą 1,8 m teleskopu. Różniła się jednak tym  od poprzed
nich, że została wykonana w czasie bliskim  m inim alnej separa
cji Charona i Plutona. Obserwacje w ykonane m etodą in terfe
rom etrii plamkowej dały wreszcie całkowitą pewność, że Cha
ron — satelita  P lutona — rzeczywiście istnieje. Oprócz sepa
racji kątowej tych dwóch ciał można było — za pomocą tej 
techniki — uzyskać jeszcze wielkości średnic p lanety  i jej 
księżyca oraz różnicę ich jasności.

Jeszcze jedna nietypowa obserwacja była w ykonana przez 
A. W a l k e r a .  Astronom  ten  zaobserwował za pomocą 1 m 
teleskopu w południow o-afrykańskim  obserw atorium  w S u ther
land zakrycie gwiazdy 13 wielkości z gwiazdozbioru Panny 
przez Charona. Pozwoliło to określić dolną granicę wartości 
średnicy Charona oraz znaleźć różnicę jasności P lutona i C ha
rona.

Dysponując już teraz znacznie bogatszym m ateriałem  ob
serw acyjnym  danych fotograficznych oraz uw zględniając po
m iary „plam kow e” i obserw acje ęlektrograficzne, H arrington 
i C hristy  wyznaczyli następujące param etry  Charona:
— prom ień orbity (w km): 19 700 + 300
— okres obiegu (w dniach): 6,3871 ± 0,0002
— mim ośród orbity: 0,0
■— nachylenie płaszczyzny orb ity  do płaszczyzny ekliptyki: 

94° ± 3°
— długość węzła wstępującego: 221° ±3°
— anom alia praw dziw a na dzień 31 stycznia 1982 r.: 75° ±8°

* patrz U ran ia nr 6— 7/1982.
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— współrzędne bieguna orbity satelity: a =  8h44m, 5 =  —4°
— odwrotność masy Plutona i Charona: (1,34 ± 0,07) • 108 M-1

O

Wartości masy Charona i promienia jego orbity były jednak 
znacząco mniejsze od tych, które otrzymali Bonneau i Foy. 
Z obserwacji wykonanych metodą interferom etrii plamkowej 
pokuszono się też o pewne wnioski dotyczące fizycznych para
metrów księżyca. Wartości średnicy Charona otrzymane z po
miarów „plamkowych” wynosiły: u astronomów francuskich 
2000 ±200 km, amerykańskich 1100 ±600 km, a z obserwacji 
zakryciowej Walkera 1200 km. Znajomość faktu, że Charon 
ma jasność o 1,7 mag mniejszą od Plutona, również umożli
wia określenie rozmiaru księżyca. Jeżeli przyjmie się, żę oba 
ciała mają jednakowe albedo, to okazuje się, że średnica Cha
rona wydaje się być prawie o połowę mniejsza od średnicy 
Plutona. Jeżeli założyć, że gęstość Charona jest podobna do 
gęstości planety to stosunek mas między nimi będzie rzędu 
1/10, Przy założeniu gęstości np. 0,5 g/cm3 (wartość bliska gę
stości metanu, który jak się przypuszcza jest dominującym 
składnikiem powierzchni Plutona) można przewidywać, że ma
sa Charona wynosi 1/8 masy Plutona. Według Bonneau i Foy’a 
masa Charona równa się 2 • 1024 g.

Stosunek mas księżyca i planety oraz fakt, że okres obiegu 
Charona jest podobny do okresu obrotu Plutona, wskazują na 
to, że Charon mógł powstać w wyniku rozszczepienia planety 
i podtrzymują teorię pływowej ewolucji Charona. Przyczyna, 
która mogła spowodować oderwanie się księżyca, jest związa
na z pochodzeniem Plutona. Być może Pluton jest zbiegłym 
księżycem Neptuna? Obliczenia Harringtona i V a n  F l a n -  
d e r n a z 1976 roku sugerują, że w wyniku spotkania Neptu
na z dużą planetą mogłoby nastąpić wyrzucenie Plutona na 
inną orbitę, a przy okazji oderwanie się od niego kawałka, któ
ry stałby się satelitą. Według hipotezy R. L y t t l e t o n a  P lu
ton został wypchnięty na inną orbitę w wyniku zbliżenia się 
do Trytona, innego księżyca Neptuna. Wynikające stąd siły 
pływowe mogły oderwać kawałek z Plutona. Jeszcze inna hi
poteza (wydaje się najmniej prawdopodobną) rozważana przez 
Walkera mówi, że Pluton nie jest planetą lecz szczątkami ko
mety, a Charon jest kawałkiem jądra komety.

Jak na razie sprawa pochodzenia Plutona, a co za tym idzie 
i Charona, jest jeszcze ciągle zagadką. Zarówno wyznaczenie 
orbity jak i określenie fizycznych właściwości Charona wyma
ga jeszcze wytężonej pracy zarówno obserwatorów jak i teo
retyków. 1
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MIĘDZYNARODOWY PROGRAM BADAŃ KOMETY 
HALLEYA

Obecny powrót kom ety Halleya 
zmobilizował i zjednoczył spo
łeczność astronom iczną na ca
łym świecie jak bodaj żadne 
z dotychczas obserwowanych 
zjawisk na niebie. W yrazem  te 
go jest Zawiązanie się n ieform al
nej organizacji o nazwie Inter
national Hailey Watch (IHW). 
Nieform alnej, gdyż w zasadzie 
do niczego nie zobowiązuje do
browolnie zgłaszających do niej 
akces astronomów, a jedynie 
staw ia sobie jako główne zada
nie pomoc w jak najlepszym  i 
w szechstronnym  w ykorzystaniu 
dla nauki okazji jaką stw arza 
pojaw ienie się kom ety Halleya.

0  tym  jakie nadzieje astronom ia wiąże z tą kom etą, mogliśmy 
się już przekonać choćby na podstaw ie ostatnio opublikowa-, 
nych w Uranii tekstów  bezpośrednio lub pośrednio jej doty
czących (w num erach 5, 8—9, 11 i 12 z ubiegłego roku). Celem 
IHW jest organizowanie i wspieranie w spółpracy między ba
daczami kom et poprzez koordynację prac oraz standaryzację
1 archiw izację danych obserw acyjnych. Jest on realizow any 
w ram ach siedm iu grup tem atycznych odpowiadających sied
miu technikom  badań astronomicznych. Nad całością działań 
IHW czuwają dwa centra kierownicze: w Pasadenie (Kalifor
nia, USA) i w Bam bergu (RFN), opierając swe decyzje na ra 
dach i opiniach zespołu najw ybitniejszych specjalistów  ze 
wszystkich dziedzin badań kom etarnych złożonego z 22 astro 
nomów reprezentujących następujące kraje: Chile, Czechosło
wację, Francję, Holandię, Indie, Japonię, Kanadę, RFN, USA 
i ZSRR. Działalność IIIW  finansowana jest przez rządy USA 
i RFN. M iędzynarodowa Unia Astronom iczna podczas osta t
niego kongresu w Grecji w 1982 roku w specjalnej rezolucji 
zaaprobowała IHW jako m iędzynarodową agencję koordynują
cą obserwacje kom ety H alleya *. Ograniczając do tego krótkie-

* por. artykuł A. Kusa w Uran i i  nr 1—4/1983.
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go wprowadzenia inform acje organizacyjne, przedstaw m y nie
co szerzej problem atykę naukow ą poszczególnych grup tem a
tycznych IIIW.

Badania astrom etryczne obejm ują przede wszystkim  obser
wacje pozycyjne kom ety niezbędne do obliczenia jej orbity. 
Znajomość ruchu kom ety jest potrzebna służbom efem ery- 
dalnym  do prognozowania jej położenia na niebie, ale to nie 
wym aga dużej precyzji. Natom iast dokładne obserwacje w y
konywane jak najczęściej w całym  okresie widoczności ko
m ety z różnych m iejsc na powierzchni Ziemi są konieczne do 
szczegółowych badań ewolucji orbity, co w przypadku kom ety 
H alleya jest szczególnie intrygujące. Wiąże się z tym  spraw a 
tzw. efektów  niegraw itacyjnych, k tórych w pływ  na orbitę jest 
w yraźnie stw ierdzony, ale których na tu ra  jest ciągle mało 
znana. Obserwacje pozycyjne nabierają ponadto szczególnego 
znaczenia ze względu na projektow ane sondy, k tóre m ają być 
w ysłane w pobliże kom ety. Powodzenie ich m isji w ogromnym  
stopniu zależy od precyzji spotkania w określonej odległości 
sondy z kometą, a do tego trzeba oczywiście dobrze znać ruch 
kom ety w przestrzeni, aby móc właściwie sondą pokierować. 
W obliczeniach orbity  kom ety H alleya znaczący udział będą 
mieli astronomowie polscy.

W ażnym fragm entem  badań kom ety Halleya będą obser
wacje zjawisk w ielkoskalow yeh. Ich celem będzie zebranie 
obrazów kom ety w ykonanych w niew ielkich odstępach czasu 
dla analizy zmian zachodzących w głowie i warkoczu kom ety, 
powiązanie obserw owanych zmiap ze stanem  aktyw ności Słoń
ca (której ak tualne param etry  będą m ierzone m. in. przez 
różne sondy kosmiczne), patrolow anie „zachowania się” ko
m ety w trakcie zbliżeń do niej sond Vega, Giotto i P laneta-A  
i przez to rozszerzenie możliwości in terp retacy jnych  pom iarów 
in situ. Przew iduje się, że długość warkocza kom ety Halleya, 
gdy zbliży się ona na odległość m niejszą od jednej jednostki 
astronom icznej, przewyższy 2 X  107 km  (w m ierze łukowej na 
sferze niebieskiej odpowiada to długości 8°— 10°). W okresach 
największego zbliżenia kom ety do Ziemi, tzn. w końcu listo
pada 1985 roku (półkula północna) i na początku kw ietnia 
1986 roku (półkula południowa), zarówno jasność jak i rozm ia
ry  warkocza będą jednak trudne do przewidzenia.

Specjalną uwagę zwróci się również na wielkoskalowe 
zm iany powierzchni jądra kom ety Halleya, jego własności te r-  
mofizyczne, orientację osi obrotu, okres rotacji. Wiadomo, że 
stru k tu ra  jądra  kom ety jest niejednorodna, o czym świadczy 
m. in. anizotropow y rozkład pyłu w atm osferze, a także różne
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s tru k tu ry  w  głowie k om ety  zm ieniające z dn ia  n a  dzień swój 
w ygląd. S ystem atyczne śledzenie m orfologii jąd ra  m a w ażne 
znaczenie rów nież i z tego w zględu, że obserw acje  z sond 
kosm icznych będą przecież trw a ły  bardzo  k ró tk o  i pow iązanie 
ich w yników  z rozciągn iętym i w czasie obserw acjam i naz iem 
nym i m oże znacznie poszerzyć m ożliw ości ich in te rp re tac ji.

C elem  badań fotom etrycznych, prow adzonych  z użyciem  
s tan d ard o w y ch  filtrów , będzie zarów no w yznaczenie gęstości 
i rozk ładu  m ateria łó w  lo tn y ch  w głow ie k o m ety  i  ich zależno
ści od odległości k om ety  od :Słońca, jak  rów nież śledzenie k ró t
kookresow ych zm ian  w w yglądzie k om ety  spow odow anych np. 
w ybucham i czy też ro tac ją  jąd ra . In te re su jące  będzie zbada
n ie asy m etrii ty ch  z jaw isk  p rzed  i po p rze jśc iu  k om ety  przez 
p eryhelium . P rzew id u je  się rów nież s tan d ard o w ą fo to m etrię  
p rom ien iow an ia  w y b ran y ch  jasn y ch  gw iazd zak ry w an y ch  przez 
w arkocz kom ety  podczas je j p rzem ieszczania się po niebie. 
Obserwacje polarym etryczne, w ykonyw ane p rzy  różnych  k ą 
tach  fazow ych, pod k tó ry m i będzie w idoczna kom eta, poprzez 
p o rów nanie  w yników  z pom iaram i lab o ra to ry jn y m i um ożliw ią 
w yznaczenie rozm iarów  cząstek  m a te r ii k o m eta rn e j o d b ija ją 
cych p rom ien iow anie  słoneczne, a także stopień  poch łan ian ia 
p rzez n ie  tego prom ien iow ania . W artość badań  fo to m etry cz
nych  i p o la ry m etry czn y ch  w dużym  stopn iu  zależy od s ta n d a 
ryzacji tech n ik  obserw acy jnych  i pow iązania ich z w ynikam i 
b adań  w podczerw ieni i w  zakresie  fal radiow ych.

Duże nadzie je  w iąże się z obserwacjam i radioastronomicz
nym i. M ożliwość id en ty fik ac ji różnych  m oleku ł i rodników  
w  głow ie kom ety  Iia lley a  dostarczy  in fo rm ac ji o sk ładzie jąd ra  
i procesach fizycznych p ro w a d ząc y ch  do ich pow stan ia. Za po
m ocą rad io te leskopów  w A recibo i G oldstone p ro je k tu je  się 
rad aro w e sondow anie kom ety . G dyby  się ono pow iodło (ze 
w zględu  na n iew ielk ie  ro zm iary  jąd ra  rzęd u  k ilk u  k ilom etrów  
jes t to przedsięw zięcie n iezm iern ie  trudne), uzyskano by w ia
rygodne in fo rm ac je  o rozm iarach  jąd ra , s tru k tu rz e  jego po 
w ierzchn i i ro tacji.

G łów nym  celem  obserwacji spektroskopowych i spektro- 
fotom etrycznych będzie poszukiw anie now ych zw iązków  che
m icznych i s topn ia  ich zaw artości w m ate rii k o m etarn e j. P o 
n iew aż podczas obecnego p o w ro tu  do Słońca kom eta  I ia lley a  
została o d k ry ta  bardzo w cześnie, pow stała  w y ją tk o w a okazja 
śledzenia ew olucji sk ładu  chem icznego jasne j kom ety  w zależ
ności od odległości od Słońca w najw iększym  z dotychczas 
m ożliw ych p rzedziale  czasu i odległości heliocen trycznych .
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Spektroskopia promieniowania podczerwonego kom ety 
Halleya umożliwi zdobycie inform acji dotyczących bilansu 
energetycznego i tem pera tu ry  cząstek pyłu kom etarnego, a tak 
że ich rozm iarów i składu. Radiom etria podczerwieni dostarczy 
też danych o składowej gazowej głowy kom ety. Dokonany 
ostatnio postęp w technice obserwacji podczerwieni stw arza 
szansę zbadania podstawowych procesów fizycznych i chemicz
nych w jądrze, atm osferze i w arkoczu kom ety jako funkcji 
czasu i położenia kom ety H alleya względem Słońca. ,

Zadaniem  ostatniej grupy tem atycznej IHW jest w ykorzy
stanie aktywności m iłośników  astronomii w badaniach kom ety 
Halleya. W pięciu dziedzinach udział am atorów  może być uży
teczny. Są to: obserw acje wizualne, fotograficzne, obserwacje 
spektroskopowe, fotom etria fotoelektryczna i obserwacje m e
teorów, związanych z kom etą Halleya. P ro jek tu je  się wydanie

I lu s t r a c je  z '  francuskie.)  u lo tk i  z a p o w ia d a ją c e j  po jaw ien ie  się k o m e ty  H al leya  
w  1835 roku.
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specjalnego podręcznika obserwacji komety Halleya dla ama
torów. O dalszym rozwoju tej akcji i możliwości włączenia się 
do niej polskich miłośników astronomii będziemy informować 
czytelników Uranii.

Zasadniczym celem IIIW jest koordynowanie działań w za
kresie naziemnych obserwacji komety Halleya podczas jej 
obecnego powrotu do Słońca. Natomiast koordynacją wysiłków 
zmierzających do wystrzelenia w kierunku komety Halleya 
sond kosmicznych zajmuje się międzyagencyjna grupa konsul
tacyjna, którą tworzą delegacje państw i agencji przygotowu
jących te misje. Pomiędzy tymi dwoma organizacjami istnieje 
oczywiście ścisła współpraca. Wzajemne uzupełnianie się 
i współzależności obserwacji naziemnych i pomiarów in situ 
są przecież oczywiste. Program pierwszych zarysowaliśmy po
wyżej, a omówieniu drugich poświęcimy odrębny artykuł.

KRONIKA

N ajwiększe radioteleskopy

R adioastronom ia narodziła się zaledwie pól w ieku tem u, a mimo to 
może się już poszczycić w spaniałym i osiągnięciam i (odkrycie pulsarów , 
kw azarów , prom ieniow ania szczątkowego W szechświata). Je st to o tyle 
frapujące, że jej dynam iczny rozwój nastąp ił przecież dopiero po d ru 
giej w ojnie św iatow ej, kiedy to jak  „grzyby po deszczu” zaczęły 
pow staw ać coraz większe i doskonalsze przyrządy do odfcioru prom ie
niow ania radiow ego ciał niebieskich. A oto najw iększe ak tualn ie  rad io1 
teleskopy (w naw iasach podano w spółrzędne geograficzne danego 
obserw atorium  i jego wysokość nad poziomem morza):

Arecibo (X =  66°45,2' W, <p =  18°20'36,6" N, h =  496 m), obserw ato
rium  astrofizyczne U niw ersytetu  Cornelia w Ithace (Nowy Jork , USA). 
U ruchom iony w roku 1965 radioteleskop ma nieruchom ą czaszę sferycz
ną o średnicy 305 m, zainstalow aną na dnie n a tu ra ln e j kotliny (patrz 
zdjęcie na pierw szej stronie okładki Uranii n r 9/1979). Przystosow any 
jest do odbioru prom ieniow ania radiowego głównie o częstotliwości 
430—1400 MHz (często byw a także używ any do radarow ego badania 
ciał U kładu Słonecznego).

Effelsberg (/. =  6°53'l,5 E, cp =  50°31'28,6" N, h =  366 m), obserw a
torium  radioastronom iczne In sty tu tu  M axa P lancka w Bonn (RFN). 
U ruchom iony w roku 1971 radioteleskop m a ruchom ą czaszę parabo 
liczną o średnicy 100 m (najw iększy ak tualn ie  ruchom y radioteleskop 
św iata), k tó ra  zainstalow ana jest na m ontażu azym utalnym  (patrz 
zdjęcie na pierw szej stronie okładki Uranii n r  2/1982). Służy od odbioru 
prom ieniow ania radiowego o częstotliwości 600—15000 MHz.

G reen Hank (/. =  79°50,2' E, <p =  38°26'17" N, h =  894 m), w łasność 
Narodowego O bserw atorium  Radioastronom icznego w C harlo ttesville
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(W irginia, USA). Uruchom iony w roku 1962 radioteleskop o średnicy 
91,5 m jest przystosow any do odbioru prom ieniow ania radiowego 
o częstotliwości 300—5000 MHz. ,

Jodrell Bank (/. =  2°18'25" W, cp =  53°14'13" N, h =  70 m), O bser
w atorium  Radioastronom iczne U niw ersytetu  w M anchester (Anglia). 
Uruchom iony w roku 1957 radioteleskop paraboliczny na m ontażu azy
m utalnym  m a średnicę 76,2 m i przez dłuższy czas uchodził z a - n a j 
w iększy na świecie in strum en t tego typu (patrz zdjęcie na pierw szej l 
stron ie okładki). Przystosow any jest do odbioru prom ieniow ania rad io 
wego o częstotliwości 300—4000 MHz.

Parkes (l =  148°15'44" E, (p =  33°00'00'' S, h =  392 m), obserw ato
rium  radioastronom iczne w P arkes (Nowa Południow a W alia, A u stra 
lia). U ruchom iony w roku 1979 radioteleskop paraboliczny m a 64 m 
średnicy i m ontaż paralaktyczny. Przystosow any jest do odbioru pro
m ieniow ania radiowego głów nie o częstotliwości 500—5000 MHz.

Goldstonc (/. =  116°53'19" W, <p =  35°25'33" N, h =  1032 m), obser
w atorium  radioastronom iczne L aboratorium  Napędu Odrzutowego w P a
sadenie (Kalifornia, USA). U ruchom iony w roku 1979 radioteleskop 
paraboliczny o średnicy 64 m i m ontażu azym utalnym  służy do od
bioru prom ieniow ania radiow ego o częstotliwości 600—10000 MHz.

Robledo (/. =  4°14'49,2" W, (p =  40°26'2" N), obserw atorium  N aro
dowego In s ty tu tu  Przestrzeni Kosm icznej w Robledo (Hiszpania). Z naj
dujący się tu  radioteleskop o średnicy 64 m i m ontażu azym utalnym  
przystosow any jest do odbioru prom ieniow ania radiow ego o częstotli
wości 600—10000 MHz.

Tidbinbilla (/, =  148°58'48,20" E, <p =  35°24'14,3" S, 670 m), w łas- , 
ność In sty tu tu  B adania P rzestrzen i Kosmicznej w K ingston (A ustralia 
Południowa). U ruchom iony w  roku 1980 radioteleskop paraboliczny
0 średnicy 64 m i m ontażu azym utalnym  służy do odbioru prom ienio
w ania radiow ego o częstotliwości 600—10000 MHz.

Socorro (/. =  107°37'04" W, tp =  34°04'43" N, h =  2124 m), w łas
ność Narodowego O bserw atorium  Radioastronom icznego w C harlo ttes
ville (W irginia, USA). U ruchom iony w roku 1978 rad io in terferom etr 
(„Very Large A rray ”) sk łada się z 27 an ten  parabolicznych o średnicy 
25 m każda (patrz zdjęcia na drugiej i trzeciej stron ie okładki) i przy- *
stosowany jest do odbioru prom ieniow ania radiow ego o następujących 
częstotliwościach: 1420, 1700, 5000, 15000 i 24010 MHz.

Wcstcrbork (?. =  6°36'15” E, <p =  52°55'01" N, h =  5 m), obserw ato
rium  radioastronom iczne w W esterbork (Holandia). Uruchom iony w ro 
ku 1979 rad io in terferom etr sk łada się z 12 an ten  parabolicznych o śred 
nicy 2$ m każda (patrz zdjęcie na czw artej stronie okładki Uranii 
n r 2/1982) i służy do odbioru prom ieniow ania radiow ego o n as tęp u ją
cych częstotliwościach: 610, 1415 i 4995 MHz.

Cambridge (?. =  0°02,4' E, <p =  52°09'45" N, h =  17 m), obserw ato
rium  radioastronom iczne un iw ersy te tu  w  Cam bridge (Anglia). U rucho
miony w roku 1979 rad io in terferom etr sk łada się z 4 an ten  parab o 
licznych o średnicy 13 m każdy i jest przystosow any do odbioru pro
m ieniow ania radiowego o następujących częstotliw ościach: 2695, 5000
1 15375 MHz.

Zeleńczuk (/. =  41°35,4' E, (p =  43°49'32" N, li =  973 m), własność 
Specjalnego O bserw atorium  Astrofizycznego A kadem ii N auk ZSRR w 
Zeleńczuku (Kaukaz, ZSRR). Uruchom iony w  roku 1975 radioteleskop 
sk łada się z 895 cylindrycznych reflektorów  o rozm iarach 7,4 X  2 m,
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tw orzących kolo o średnicy 576 m („R atan 600”). Przystosow any jest 
do odbioru prom ieniow ania radiowego o częstotliwści 1000—37500 MHz.

Z zestaw ienia pwyższego w ynika, że w ielkie radioteleskopy zostały 
zlokalizow ane głównie na północnej półkuli naszego globu. Na połud
niow ej bowiem półkuli działają na razie tylko dwa duże przyrządy 
tego typu, lecz w krótce ta  n iekorzystna sy tuacja  m a ulec pew nej po
praw ie. W roku 1988 obchodzone będzie dw ustulecie A ustralii i z tej 
okazji w ładze tego k ra ju  postanow iły zafundow ać astronom om  nowy 
-adioteleskop. Będzie to rad io in terfe rom etr sk ładający  się z pięciu 
a .'ten  paralak tycznych  o średnicy 22 m.

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

■"ale grawitacyjne w soczewkach grawitacyjnych

Częsty ostatnio tem at publikacji — soczewki g raw itacy jne — uw ażane 
są za przyczynę, dla k tórej pew ne kw azary obserw ujem y jako „pod
w ójne” a naw et „potró jne”. Zdarza się to w tedy, kiedy pomiędzy 
obserw atorem  a kw azarem  znajdu je się m asyw na galak tyka, ognisku
jąca prom ieniow anie radiow e i w idzialne w ysyłane przez kw azar w 
bardzo różne i złożone sposoby. Oba w ym ienione prom ieniow ania m ają 
n a tu rę  elektrom agnetyczną, a ich oddziaływ anie z soczewkami g ra 
w itacyjnym i jest dość dobrze poznane. Ja k i jednak  w pływ  soczewki 
te m ają na fale graw itacy jne? Odpowiedź na to py tan ie m iałaby  za
sadnicze znaczenie dla raczkującej astronom ii fal g raw itacyjnych. De
tek tory , którym i ta  dysponuje, trudno  naw et tak  nazw ać ze względu 
r.a ich znikom ą czułość (często zresztą w  ogóle kw estionow aną). P e r
spektyw y tej dziedziny uległyby radykalnej popraw ie gdyby można 
! yło w ykorzystać n iek tóre obiekty astronom iczne (np. Słońce) w cha
rak te rze  soczewek zbierających prom ieniow anie graw itacyjne. Rozwi
ja jąc idee E i n s t e i n a  i Z w i c k y ’ e g o  zaproponow ał to w roku 
1973 L. Ch. I n g e 1, dochodząc do wniosku, że w łaściwości ognisku
jące w ew nętrznego po]a graw itacyjnego m asyw nych ciał o sym etrii 
ku listej są w ystarczająco dobre w odniesieniu do prom ieniow ania 
■ eutrinow ego i graw itacyjnego, by rokować ich w ykorzystanie w p ra k 
tyce. Ten optym istyczny wniosek zakw estionow any został ostatnio przez 
R. B o n z a  i M.  H a u g a n a  z un iw ersy te tu  stanu U tah (USA). A na
liza m atem atyczna problem u ogniskow ania fal graw itacy jnych  w so
czewkach graw itacy jnych  w ykazała, że chociaż optyka geom etryczna 
przew iduje bardzo wysoki stopień w zm ocnienia tych fa l w  pew nych 
m iejscach (zwanych kaustykam i), to jednak  w p rak tyce wzmocnienie 
ograniczone jest przez efekty  dyfrakcyjne, a poniżej pew nej częstotli
wości granicznej w ogóle nie następuje. Oznacza to, że w soczewkach 
graw itacyjnych wzm ocnieniu ulec mogą fale g raw itacy jne  o wysokiej 
jedynie częstotliwości. W spom niana częstotliwość graniczna jest odw rot- 
r ie  p roporcjonalna do masy soczewki i niezależna od innych czynni
ków, takich jak  na przykład jej kształt. Mówiąc krótko: duże obiekty 
mogą w zm acniać fale g raw itacy jne o niższej częstotliwości niż obiekty 
małe. Ilu stru jąc  to konkretnym  przykładem , częstotliwość graniczna 
w przypadku Słońca jest rów na około 2 kHz. Poniew aż częstotliwości 
fal g raw itacy jnych  zm ieniają się od około 0,0002 Hz do 2 kHz (n a j
częściej około 20 Hz), okazuje się, że Słońce jest zbyt m ało m asywne, 
! y nadaw ać się do ich ogniskowania.
Wg Astrophys. Space Sci., 1981, 78, 199

Z B I G N I E W  P A P R O T N Y
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Czy G alaktyka jest drzem iącym  kw azarem ?

Z niew ykłą hipotezą w ystąpił ostatnio M. B a i I e y z U niw ersytetu 
w  Sussex w W ielkiej B rytanii. Tw ierdzi on, że w szystkie duże ga lak ty 
ki, łącznie z naszą, przechodzą co pew ien czas przez stadium  ak ty w 
ności podobnej do aktyw ności kw azara. Oto jak  Bailey w yobraża sobie 
to zjawisko: m asa tracona przez w szystkie gwiazdy galak tyk i powoli 
pod w pływ em  g raw itacji spada w k ierunku  cen trum  system u. Ponie
waż m ateria  ta  m usi zachować swój m om ent pędu nie może spadać 
prosto do jąd ra , lecz tworzy chłodny, m asyw ny dysk. Z drugiej strony 
siły lepkości rozpraszają energię, co spraw ia, że m ateria  nie pozostaje 
w  dysku, ale wolno porusza się po sp irali ku centrum . W początkowej 
fazie efekt ten jest nieistotny. Sam  dysk rośnie aż do osiągnięcia 
punk tu  krytycznego, gdy niestabilność g raw itacy jna pow oduje jego 
rozpadnięcie się. Z części dysku pow staną krótkożyjące, nowe, m asyw 
ne gwiazdy. Jeżeli w arunk i są dogodne, w zajem ne oddziaływ ania po
między tym i obiektam i i pozostałym  m ateria łem  dysku zapoczątkują 
proces lawinowego tw orzenia się gwiazd.

Reszta m ateria łu  dysku, zaburzana przez młode gwiazdy, jest o w ie
le bardziej lepka niż przedtem . K olosalne ilości gazu płyną po spirali 
w cen tralne obszary jądra. M ateria ta  może więc zapaść się g raw ita 
cyjnie i utw orzyć m asyw ną czarną dziurę lub zasilić w cześniej is tn ie
jący skolapsow any obiekt w centrum . W każdym  z tych dwóch przy
padków  akrecja  naw et m alej części p ierw otnej m aterii dysku jest w y
sta rcza jąca dla w yjaśnienia w ielkich jasności k\frazarów i innych ak ty w 
nych galaktyk.

Zebrana m ateria  może uchronić się od zapadania i utw orzyć tzw. 
spinar. Je st to superm asyw ne, szybko w iru jące i wysoce n iestabilne 
ciało żyjące najw yżej 1000 lat. W końcu rozryw a się ono w gigan
tycznej eksplozji nuk learnej w ystarczająco gw ałtow nej, aby w yjaśnić 
zjaw isko kw azara.

O ile hipoteza B ailey’a  jest praw dziw a, jądro  galaktyki, aby przejść 
przez stadium  kw azara, powinno w ykazywać cztery własności: powinno 
zaw ierać duże ilości neutralnego gazu; pow inniśm y w nim  obserw o
wać ślady niedaw nych procesów form ow ania się gwiazd; w ak tyw 
nych galak tykach  pow inny być widoczne w ielkoskalow e tu rbu len tne 
ruchy gazu; w jądrze pow inny istnieć św iadectw a niedaw nych proce
sów intensyw nego w ydzielania energii.

O bserw acje ruchów  mas gazu, m asyw nych gwiazd i pozostałości 
supernow ych w  jądrze naszej G alak tyk i doprowadziły Bailey’a do 
wniosku, że nasz system  gwiazd przeszedł przez fazę kw azara zaled
wie 10 milionów la t tem u. N atom iast galak tyk i M31, M33 i M49 są 
spokojne od 100 m ilionów  la t lub więcej.

Czy pow inniśm y się m artw ić o najbliższą przyszłość naszej G a
laktyki. Bailey tw ierdzi, że nie i ocenia, że do następnego w ybuchu m a
my około m iliarda lat.
Wg S k y  and Telescope, 1982, 6,4, 539

T O M A S Z  SC1ĘŻ.OR

G w iazdy ZZ Ceti

W 1264 roku A. L a n d o l t  odkrył pierwszego przedstaw iciela nowej 
klasy gwiazd, określanej obecnie jako zm ienne białe karły  typu ZZ 
Ceti. Jednak  dopiero te raz  jesteśm y na drodze do zrozum ienia icft 
na tu ry  i ' budowy, m echanizm u pow staw ania zmienności. Dlaczego
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gwiazdy te przysporzyły tak  dużo kłopotów  astronom om ? Już samo 
odkrycie Landolta znane jako HŁ T auri 76 w praw iło  specjalistów  
w zakłopotanie: okres zmienności tego obiektu był regularny  i w ynosił 
około 12 m inut. Tymczasem teoretyczny okres pulsacji tego białego 
k arła  m iał ty ć  równy kilkanaście sekund. Tajem nicze oscylacje powo
dujące obserw ow aną zm ienność pozostaw ały nieznane. Problem  ten 
wzbudził zainteresow anie wielu astrofizyków , którzy rozpoczęli żm udne 
poszukiwania, a następnie obserw acje tych obiektów. W efekcie m o
żemy już dziś powiedzieć w iele o charak terze  tych ciał. Gwiazdy ZZ 
Ceti tw orzą odrą’ ną grupę gwiazd w ykazujących k ilka specyficznych 
cech. Po pierwsze, m ają one w szystkie okres oscylacji w ahający się 
od k ilkuset do więcej niż tysiąca sekund. Po drugie, w szystkie o: e 
są białym i karłam i typu widmowego DA (co w skazuje na w ąski za
kres tem peratu ry  pow ierzchniow ej: 10—12 tys. K) o dużym  ciążeniu 
powierzchniowyrft i w idm ach w ykazujących jedynie szerokie linie 
a'-'sorbcyjne serii Balm era. P ierw sze przypuszczenia co do ch a rak te ru  
oscylacji pojaw iły się w roku 1972, kiedy zauważono, że obserw acje 
można dość dobrze w ytłum aczyć p rzy jm ując w ystępow anie pulsacji 
rierad ia lnych . Różne klasy tak ich  pulsacji zostały przew idziane już 
w  roku 1941 przez T. G. C o w  1 i n g a. N ajw ażniejsze z nich to tzw. 
typ „P” — ciśnieniow e w którym  siłą przyw racającą równow agę jest 
ciśnienie — analogicznie do zw yczajnych fal dźwiękowych, oraz typ 
„g” — graw itacy jne, w k tórym  siłą p rzyw racającą równow agę jest 
g raw itac ja  — jak  np. w falach oceanicznych. P ierw sze szczegółowe 
w yliczenia takich  oscylacji dla b iałych karłów  dokonane w roku 1973, 
a później w  1975 dowiodły, że pulsacje typu „g” m ają  okresy rzędu 
k ilkuset sekund, co daw ało dobrą zgodność z okresem  zmienności ZZ 
Ceti. P race te były kam ieniam i m ilowym i na drodze do całkow itego 
zrozum ienia na tu ry  tych obiektów, gdyż pozwoliły powiązać obserw o
w aną zm ienność z określoną klasą pulsacji. Wciąż jednak  pozostaw ała 
o tw arta  sp raw a w zbudzania oscylacji i w ystępow ania ich jedynie~u k a r 
łów typu DA.

W ciągu ostatn ich  2 la t ' zaczęto t r a ć  pod uw agę w badaniach 
uw arstw ienie obszarów powierzchniowych białego karła . Z obserwacji 
wiadom o, że około 2/3 wszystkich takich  obiektów  w ykazuje w yłącz
ną absorbcję wodoru, w  tym  w szystkie gw iazdy typu  ZZ Ceti. Za tak i 
stan  rzeczy odpow iedzialne jest silne pole graw itacy jne przy pow ierz
chni, pow odujące gw ałtow ną pionową separację  składników , w skutek 
czego w odór jako najlżejszy w ykazuje w  zew nętrznych w arstw ach  n ie
mal absolutną czystość (jest go 10000 razy więcej niż jakiegokolw iek 
i :nego składnika). Analogiczny proces m usi doprow adzać do pow sta- 
r ia  u b iałych karłów  o nieco innym  składzie chem icznym  czystej otocz
ki helowej -— są to karły  typu DB. Obliczenia dla modelów uw arstw io
nych białych karłów  pozwoliły odpowiedzieć na w iele pytań. Przede 
w szystkim  okazało się, że oscylacje mogą być w zbudzane przez pas 
częściowej jonizacji helu w przypadku cienkich pow ierzchniow ych mas 
w odoru; w bardziej m asyw nych otoczkach obok „napędu” helowego 
p e w n ą 'ro lę  może odgrywać w arstw a częściowo zjonizowanego wodoru. 
Co więcej — odnaleziono teoretyczną kraw ędź niestabilności białych 
karłów  zupełnie zgodną z obserw ow aną. Otóż dla gwiazd tych o tem 
pera tu rach  powyżej 12 tys. K  pulsacje nie zachodzą, czyli są one s ta 
bilne. Co daje to odkrycie? Przede w szystkim  można ocenić, że ilość 
wodoru na pow ierzchni zm iennej ZZ Ceti jest w  granicach 10-3 — lC~r2 
całkow itej m asy gwiazdy. Pociąga to za sobą pew ne im plikacje co do 
wcześniejszych losów obiektu, gdy nie był on jeszcze białym  karłem .
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Ponadto z przew idyw ań teoretycznych w ynika, że okres pu lsaćji typu 
„g” jest zależny od tem peratu ry  jąd ra  karla  i rośnie kilka sekund na 
10 milionów la t ze względu na jego stygnięcie. Przypuszcza się, że 
w ciągu najbliższych kilku la t stan ie  się m ożliwe m ierzenie tej zm iany 
okresu (dziś okres ZZ Ceti znam y z taką dokładnością jak  w w ypadku 
pulsarów!), co pozwoli dokładnie badać tempo stygnięcia białego karła . 
Korzyści płynące z ta d a ń  tej klasy obiektów  — szczególnie jeśli cho
dzi o poszerzanie wiedzy o białych karłach  — są ogromne. Na p rzy
kład, opierając się na badaniach gwiazd ZZ Ceti, astrofizycy w ysu
nęli hipotezę istn ienia helowych białych karłów  w ykazujących zm ien
ność. Rzeczywiście •— po system atycznym  przebadaniu  k ilkunastu  kan
dydatów  — w ykryto  karła  GD 358 typu  DB (czyli o czystej helowej 
atm osferze) w ykazującego oscylacje jasności o am plitudzie 0,3 mag. 
Je s t to pierw szy ty p  gwiazdy pu lsu jącej przew idziany teoretycznie 
przed odkryciem .
Wg S k y  and Telescope, 1982, §4, 216

, A N D R Z E J  S I T A R Z

Czyżby odkryto pierścienie Neptuna?

O dkrycie ostatnio pierścieni przy Jow iszu i U ranie uzasadnia przy
puszczenie, iż ma je rów nież N eptun *, a ich istn ienie uda się stw ie r
dzić na podstaw ie obserw acji zakryć gwia/.d przez tę planetę. N iestety, 
dotychczasow e badania przynosiły negatyw ne w yniki, co oczywiście 
w cale nie przesądzało jeszcze spraw y. Niedawno zresztą podano dość 
sensacyjną wiadomość, że pierścienie N eptuna faktycznie istn ieją  i że 
były obserwowane, już piętnaście la t tem u. Na odbytym  w ubiegłym  
i;oku posiedzeniu A m erykańskiego Tow arzystw a Astronom icznego 
oświadczenie tak ie  złożył E. G u i n a n z un iw ersy te tu  w  Villanova 
(Pensylw ania, USA), który za pomocą 51 cm reflek to ra  now ozelandz
kiego obserw atorium  na M ount St. John  w roku 1S68 obserw ow ał w raz 
z w spółpracow nikam i zakrycie przez N eptuna gwiazdy 7 wielkości. 
Analiza uzyskanego wówczas m ateria łu  została jednak  przeprow adzona 
dopiero przed dwom a laty, dokonujący zaś tego s tuden t C. H a r r i s  
stw ierdził osłabienie blasku gwiazdy o 10—30% po dwóch i pięciu 
m inutach od w łaściwego zakrycia. D aje to podstaw ę do w ysunięcia 
w niosku, iż N eptuna opasują dw a subtelne pierścienie i że każdy z nich 
ma około 1900 km  szerokości. Jeżeli leżą one w płaszczyźnie równika, 
to ich '' odległość od w idocznej pow ierzchni planety  wynosi zaledwie 
2900 i 6800 km.

Tak więc p ierścienie p lanet byłyby pospolitym i tw oram i w U kła
dzie Słonecznym. Nie jest jednak  zrozum iałe, dlaczego nie udało się 
ich odkryć przy N eptunie na podstaw ie obserw acji inny'ch zakryć, cho
ciaż były one w ykonyw ane w  tym  w łaśnie głów nie celu. Dlatego w 
l.iektórych obserw atoriach s ta rann ie  obserw ow ano zakrycie gwiazdy 
przez tę p lanetę w dniu 15 lipca 1983 roku i czynione są już przygoto
w ania do obserw acji analogicznego zjaw iska w roku przyszłym. Bierze 
iię  rów nież pod uwagę ponowną analizę m ateria łu  obserw acyjnego 
uzyskanego w A ustralii z zakrycia gwiazdy w roku 1968. D efinityw ne 
jednak  rozw iązanie zagadki — o ile nie zajdą jakieś nieprzew idziane 
okoliczności — w inna przynieść m isja Voyagera-2. W roku 1980 so rda

* zob. też Urania  n r  4/1982, 98. T. Z b ign iew  D w o rak , Na p er y f er i ach  XJklU'lu 
Słonecznego.
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ta m a zbliżyć się do N eptuna i przesłać na Ziemię dokładne jego 
obrazy.
Wg New Scientist, 1982, jyt, 760 

Science, 1982, 217, 143
S T A N I S Ł A W  R.  B R Z O S T K I E W I C Z

K ontynentalna skorupa Księżyca

Pierw sze L'adania skorupy Księżyca o’jję ły  rów ninny o tsz a r  rów niko
wy i:a widocznej z Ziemi półkuli. Na głębokości 55—60 km odkryto 
tu ta j granicę skorupa—płaszcz, a także stw ierdzono zm ianę w łaści
wości skorupy na głębokości 2C—25 km. W górnej w arstw ie skorupy 
prędkość przebiegu fal sejsm icznych szybko w zrasta z głębokością 
i wynosi średnio 5,1 km /s dla fal podłużnych i 2,9 knVs dla poprzecz- 
rych . W dolnej części skorupy prędkość ta jest w zasadzie stała i w y
nosi odpowiednio 6,8 i 3,9 km/s. Prędkość przebiegu fal w  m ateria le  
górnej w arstw y jest zbliżona do prędkości charak terystycznej dla b a
zaltów  księżycowych, podczas gdy prędkość fal w w arstw ie dolnej 
odpow iada składow i typu gabro -j- anortozyt. P rzy jm uje się więc, że 
gran ica sejsm iczna w ew nątrz skorupy jest odbiciem  zm iany składu 
m ateria łu  ją tworzącego. Z pośrednich danych geologicznych w niosko
wano, że grubość skorupy sięga 100 km w rejonach kontynentalnych 
i 120—150 km na odw rotnej stronie Księżyca. W M a ssac h u se tts  In s ti
tu te  of Technology (USA) zakończono niedaw no badania s tru k tu ry  sko
rupy w rejonie k ra te ru  Descarteś, w yróżniającym  się praw ie całkow i
tym  brakiem  epicentrów  trzęsień  Księżyca. W eksperym entach w yko
rzystano fale generow ane podczas trzęsień pływowych, których źródła 
położone są na granicy  litosfery i astenosfery, na głębokości 700—1100 
km. Fale sejsm iczne, przed dotarciem  do sejsm om etrów  pozostawionych 
przez załogę Apollo 16 m usiały w ten sposób przejść praw ie prosto
padle przez litosferę Księżyca. Na otrzym anych sejsm ogram ach udało 
się wydzielić fale, których ch a rak te r zm ienił się z poprzecznego na 
podłużny, a także fale uwięzione w skorupie, to znaczy w ielokrotnie 
odbite od pow ierzchni Księżyca, od granicy sejsm icznej w skorupie 
i od gronicy skorupa—płaszcz. Mimo że intensyw ność tych fal była 
rów na tylko 10—15% intensyw ności fal wyjściowych, te pierw sze udało 
się zauważyć dzięki w ykorzystaniu w ysokokierunkow ych „anten  se j
sm icznych” — filtrów  polaryzacyjnych. Porów nanie sejsm ogram ów  
teoretycznych z eksperym entalnym i w ykazało, że grubość skorupy księ
życowej w rejonie k ra te ru  D escartes jest o 15 km większa niż w obsza
rze Morza Poznanego. W kontynentalnej skorupie Księżyca, na tej sa 
mej głębokości co w rejonach m orskich (rów ninnych) — 20 km, w y
kryto obecność granicy przejściowej. S tanow i ona zapew ne osobliwość 
s tru k tu ra ln ą  w ystępującą w  całej skorupie Księżyca, podobnie jak  
identyczne w łaściwości sejsm iczne regolitu  księżycowego w obszarach 
m orskich i kontynentalnych (mimo jego różnego sftładu). Bazaltowy 
„naskórek” skorupy Księżyca, sądząc z danych fotograficznych i geolo
gicznych, nie pow inien być grubszy niż 1—4 km. Skład pozostałej 
części górnej w arstw y jest identyczny ze składem  dolnej: są to g a 
b r o — anortozyty, silnie spękane od uderzeń m eteorytów . Na głęboko
ści 20—25 km, gdzie ciśnienie osiąga 1 kilobar (10G hPa), szczeliny spę
kań uległy zam knięciu i stąd  względnie jednorodne w łaściwości se j
smiczne dolnej części skorupy Księżyca.
Wg Ceophys. Res. Lett., 1981, 8, 29

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

W kręgu Heweliusza
W stęp. Mimo że sylw etka H eweliusza jest stosunkowo dobrze spopu
laryzow ana wśród historyków  nauki i astronom ów , a naw et w  opinii 
publicznej, rzadko zdajem y sobie w pełni spraw ę z jego praw dziw ej 
wielkości. „U lubieniec królów  i książąt, sam książę astronom ów ”, jak  
go określiła G dańska Rada na w ybitym  na jego cześć m edalu, był 
w ielkim  św iatłem  swej epoki. W ywierając- silny w pływ  na współczes
nych sta ł się tw órcą praw dziw ej szkoły naukow ej, k tó ra  p rze trw ała 
aż do rozbiorów, pięknie owocując w działalności gdańskich tow arzystw  
naukow ych i w wielu p ionierskich osiągnięciach na skalę św iatow ą. 
Z drugiej strony trzeba pam iętać, że uczony tej m iary  nie mógł po ja
wić się w próżni. K ształtow ało go środow isko i ludzie, k tórych zasług 
nie powinno się zapominać. Celem niniejszego szkicu jest przypom nie
nie n iektórych osób i idei zw iązanych z Heweliuszem.
Nauczyciel. Tym, k tóry  ukształtow ał młodego Heweliusza i pchnął go 
na drogę nauki, był jego precep tor w  gdańskim  G im nazjum  A kade
m ickim , P io tr K r u g e r .  Urodzorly w 1580 r. w Królewcu, studiow ał 
w G dańsku i W ittenberdze, gdzie o trzym ał stopień m agistra. Od 1607 r. 
aż do śm ierci był profesorem  m atem atyki i poezji w  gdańskim  G im na
zjum  A kadem ickim , pełniąc zarazem  funkcje m ierniczego. Na podsta
wie przyw ileju królew skiego m iał rów nież praw o w ydaw ania kalen 
darzy, k tóre opracow yw ał rok w  rok przez 32 lata! Jako  m ierniczy spo
rządzał dla m iasta m apy i plany, jako profesor poezji pisał okoliczno
ściowe wiersze, recytow ane na weselach i pogrzebach. Był dw ukrotnie 
żonaty. Z sześciorga dzieci przeżyło go tylko dwoje.

K ruger pozostawi! ponad 20 publikacji naukow ych, z których n a j
w iększą w artość m ają rozpraw y z dziedziny m atem atyki. W sławił 
się tym, że jako pierw szy w świecie oddzielił logarytm y liczb od łoga- 
ry tm ów  funkcji trygonom etrycznych. Zestaw ił najbardzie j szczegółowe 
tablice logarytm iczne swoich czasów. Był au torem  wartościowego za ry 
su trygonom etrii sferycznej i popularnego podręcznika ary tm etyk i, k tó
ry 'doczekał się w XVII w. czterech wydań. To m ałe dziełko zadziwia 
zręcznością ujęcia, wysokimi w aloram i dydaktycznym i i trafnym  do
borem  przykładów . Je^t również św ietnym  źródłem  inform acji o uży
w anych wówczas w różnych m iastach jednostkach m iar i wag.

W arto dodać, że oprócz obserw acji astronom icznych K ruger za j
mował się także konstrukcją przyrządów , takich  jak  np. opisany przez 
K. O g i e r a  sekstant. Dokonywał rów nież pom iarów  deklinacji m agne
tycznych i zachęcił do nich Heweliusza, s ta jąc się w  ten  sposób w spół
tw órcą na js ta rsze j w  świecie lokalnej krzyw ej zm ian deklinacji, za
czętej w 1539 r. przez J. R e t y k a .

Śm ierć K rugera w  1639 okryła m iasto żałobą. Jeszcze na łożu śm ierci 
nam ówił Heweliusza do obserw acji zaćm ienia słońca, na którą sam 
nie m iał już sił. P rzyjaciel zm arłego, w ybitny poeta M. O p i t z  napisał: 

„ ...Jak niegdyś, chlubo czasu i m iasta ozdobo,
Ziem ia się bez oporu korzyła przed Tobą,
Ilekroć ją m ierzyłeś, jak  niebieskie znaki 
Dały los i zaw iłe swe opisać szlaki,
Jak  Bóg znał, że posłuszny Jego praw om  byłeś,
Teraz wszyscy oddają, na co zasłużyłeś:
Ziem ia daje spoczynek, nieb wzniosłe sklepianie 
Imię, co nic um iera; Bóg daje zbaw ienie”.

V
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Uczniowie. Jako  członek w ładz m iejskich i uczony o m iędzynarodow ej 
sław ie m iał Jan  H eweliusz szeroki krąg znajom ych, przyjaciół i w spół
pracowników. Prow adził rozległą korespondencję z uczonymi całego 
św iata. Szczególnie b liskie stosunki łączą go z J. G a s s e n d i m, I. 
B o u l l i a u ,  E. H a l l e y e m  i P .  d e s  N o y e r s ,  a w G dańsku — 
z uczonym ra jcą  E. S c h m i e d e n e m  i lekarzem  I. C o n r a d t e m ,  
oraz z krew nym  po kądzieli J. H e c k e r e m ,  którego w ciągnął do .szli
fow ania soczewek i do obserw acji astronom icznych. Jednak  najlepszą 
jego uczennicą .i asystentką, bez k tórej pomocy — zwłaszcza u schyłku 
życia nie m ógłby tak  wiele osiągnąć, sta ła  się d ruga żona — Elżbieta 
K o o p m a n .  Rodzice Elżbiety przybyli do G dańska z A m sterdam u. 
Ojciec — M ikołaj — był kupcem . M usiał być bogaty, bo stać go było 
na zakupienie m ajątku  w Bąkowie. E lżbieta o trzym ała s ta ran n e  w y
kształcenie — m. in. w ładała biegle łaciną i angielskim . W roku 1663, 
w  w ieku 16 lat, poślubiła starszego od siebie o 36 la t astronom a. W y
głoszony na weselu okolicznościowy poem at stw ierdzał, że w domu 
Heweliusza wzeszły dw ie nowy gwiazdy — oczy żony, w  które odtąd 
będzie m usiał patrzeć. Pan młody podarow ał oblubienicy w łasnoręcz
nie w ykonaną ozdobną szkatułkę na klejnoty. M ałżeństwo było szczę
śliwe.

Pełna energii i w dzięku Elżbieta szybko w ciągnęła się w  tryb  n ie
zwykłych zajęć. Była niezm ordow ana. Małą ale siiną dłonią przejęła 
ster gospodarstw a domowego i b row aru, pom agając jednocześnie m ę
żowi w obserw acjach i pracy naukow ej. W ten sposób P an i H ew eliu- 
szowa sta ła  się pierw szą w Polsce kobietą astronom em . To wszystko 
nie przeszkodziło jej w  urodzeniu czworga dzieci — trzech córek i sy
na, k tóry  jednak  zm arł w dzieciństw ie. Sam Heweliusz cenił ją  bardzo 
wysoko, czemu m. in. dał w yraz pisząc: „Kobiety są równie zręczne 
jak  mężczyźni, bo wszystko sprow adza się do zapału i w praw y”.

Pomoc żony sta ła  się nieoceniona dla astronom a zwłaszcza po po
żarze, który straw ił cały dobytek i plon w ieloletniej pracy w  r. 1679. 
Hewfeliusz m iał wówczas 68 la t i gdyby nie energia i optym izm  Elżbie- 
.ty, napew no nie zdobyłby się na zaczynanie wszystkiego od nowa. 
Dzięki niej, po in tensyw nej odbudowie, obserw atorium  na dachach 
domów między ulicam i: K orzenną i R ajską znowu zaczęło norm alną 
pracę.

Po śm ierci astronom a/w dow a opracowuje pozostawione przez niego 
m ateria ły  i w ydaje Katalog Gwiad stałych  (1687), Firm am ent Sobieskie
go (1690) z 56 m apam i oraz Prodromus (Zw iastun) Astronom iae  (1690), 
zaw ierający m. in. pozycje 1564 gwiazd, dedykowany królowi. W pod
pisie określa siebie jako „Elżbieta, W dowa Hewełiuszowa”.

Elżbieta um arła w 1693 r., w 6 lat po śm ierci męża. Pochowano ją 
w grobowcu rodzinnym  w kościele Św. K atarzyny w G dańsku. W ybitny 
uczony francusk i F. A r a g o  napisał o niej: „Pełne czci w spom nienie 
należy się zawsze pani Heweliuszowej, pierw szej kobiecie jaką znam, 
k tó ra  nie u lękła się wzięcia na siebie ciężaru astronom icznych obser
w acji i obliczeń”. Mimo sław y naukow ej, jaką się cieszyła, E lżbieta 
nie strac iła  swego kobiecego wdzięku. W roku 1687 sam  H alley k u 
pow ał dla niej w Londynie jedw abną suknię szytą według najnow szej 
mody!
Idee. P ierw szą próbę założenia w G dańsku tow arzystw a naukowego 
podjął wym ieniony już w tym  szkicu lekarz Izrael C o n r a d t, k tóry 
w wygłoszonym w r. 1670 cyklu odczytów zreferow ał w yniki w łasnych 
badań nad w pływ em  niskiej tem pera tu ry  na stan  skupienia cial.
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W opublikow anym  w 7 la t później tekście znajdu je się m. in. opis od
krytego przez au to ra  zjaw iska przechlodzenia cieczy. C onradt p row a
dził swoje badania w w yniku apelu K rólew skiego Tow arzystw a N auko
wego w Londynie. Apel taki mógł mu przekazać Heweliusz, przyjaciel 
Conradta, pozostający w stałym  kontakcie z angielskim  tow arzystw em  
jako jeden z pierw szych jego zagranicznych członków. Można przy
puszczać, że i w  w ysuniętej przez C onradta propozycji założenia to
w arzystw a naukowego na wzór włoskich akadem ii niem ały udział m u
siał mieć sam  Heweliusz. N iestety, konserw atyw na Rada G dańska 
odrzuciła projekt. Ale idea H eweliusza i C onradta żyła nadal i w resz
cie w r. 1720 doszło do jej urzeczyw istnienia. Z in icjatyw y h isto ryka 
G otfryda L e n g n i c h a  pow stała wówczas Societas L itte ra ria  czyJi 
Tow arzystwo Uczone. Mimo, że prym  w nim  wiedli hum aniści, tem a
tyka posiedzeń m iała w zam yśle obejm ować także fizykę i m atem atykę. 
Wiele m iejsca w posiedzeniach zajm ow ały zagadnienia u stro ju  Polski. 
Tow arzystw o istn iało  7 lat. Było to pierw sze tow arzystw o naukow e 
w Polsce.

Jeszcze w iększym  osiągnięciem  było pow stanie w G dańsku Tow a
rzystw a Fizyki Doświadczalnej (Societas Physicae Experim entalis), zw a
nego później Tow arzystw em  Przyrodniczym  (N aturforschende Gesell- 
schaft). Było to pierw sze w Polsce i drugie w św iecie tow arzystw o 
fizyczne. .Jego tw órcą był w ybitny gdański przyrodnik, późniejszy b u r
m istrz, D aniel G r a 1 a t h. Posiedzenie organizacyjne odbyło się 7 li
stopada 1742 r., nad s ta tu tem  radzono 22 listopada, zarząd w ybrano 
20 grudnia, a od 2 stycznia 1743 r. rozpoczęto regu larne posiedzenia 
naukow e, początkowo w pryw atnym  m ieszkaniu ław nika A driana 
S o h  n e r  a, a potem  w kolejnych siedzibach Tow arzystw a: Zielonej 
Bram ie przy Długim Targu (1746—1829), kościele Sw. Jakuba  na S ta 
rym  Mieście (1832— 1845) i Domu Przyrodników  przy ul. M ariackiej 
(od 1846 r. do osta tn ie j wojny). Posiedzenia odbyw ały się co środę. 
Na każdym  z- nich prezentow ano publicznie eksperym enty  i obserw acje 
fizyczne.

Do roku 1793 zarejestrow ano 91 członków zwyczajnych i 39 hono
rowych. W latach 1747, 1754, 1758 i 1778 Tow arzystw o w ydało 4 tom y 
Doświadczeń i Rozpraw  zaw ierające ogółem 60 prac naukow ych z dzie
dziny fizyki, astronom ii, meteorologii, bo taniki i zoologii. M. in. G rala th  
opisał w nich swoje p ionierskie dośw iadczenia z elek trosta tyk i. Uczony 
ten jako pierwszy w świecie zestaw ił baterię  'kondensatorów  oraz m ie
rzył za pomocą w agi elektroskopow ej siły oddziaływ ania pomiędzy n a 
ładow anym i ciałam i. W jego danych można odczytać odkryte w k ilka
dziesiąt la t później praw o Coulomba! Tow arzystwo istn iało  aż do 
ostatn iej wojny. W śród członków spotykam y nazw iska takich w ybitnych 
uczonych jak  Ch. O e r s t e d ,  F. B e s s e l ,  J.  E n c k e ,  F. S t r u v e ,  
F. B a i 1 y, F. A r  a  g o, A. v o n  H u m b o l d t ,  J.  B e r z e l i u s ,  
F.  P i c t e t  i P. H a n s e n .  W arto podkreślić rolę Tow arzystw a w za
łożeniu słynnych gdańskich obserw atoriów  astronom icznych: na B isku
piej Górce (1781—1807) i w  wieżyczce Domu P rzyrodników  (1866— 1945) 
oraz w utw orzeniu m uzeum  przyrodniczego w Zielonej Bram ie (1880— 
-—1945). Było ono także nosicielem  przedrozbiorow ych tradyc ji akade
mickich, dzięki k tórym  w r. 1304 narodziła się najsta rsza  z obecnych 
gdańskich uczelni — Politechnika G dańska. Ich kontynuatorem  jest 
dzisiaj G dańskie Tow arzystwo Naukowe. W arto tu ta j dodać, że ostatnio 
odnaleziono w Bibliotece U niw ersytetu  w  Brem ie (RFN) pozostałość 
daw nej biblioteki Gdańskiego Tow arzystw a Przyrodniczego przekazanej 
w 1923 r. Politechnice G dańskiej. Z księgozbioru liczącego niegdyś
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30 tys. tomów zachowało się w  G dańsku 138, a w  Brem ie ok. 500 po
zycji. Są wśród nich osiem nastow ieczne protokóły posiedzeń naukow ych 
Tow arzystwa. Ich pow rót do G dańska w ydaje się w pełni możliwy.

, A N D R Z E J  J A N U S Z A J T 1 S

NOWOŚCI WYDAWNICZE

Encyklopedia fizyki współczesnej, p raca zbiorowa pod redakcją Andrzeja  
Kajetana Wróblewskiego, Państw ow e W ydawnictwo Naukowe, W arsza
w a 1983, stron 1008, nakład 60 000 egz., cena 1300 zł.

W szystkich zainteresow anych lite ra tu rą  popularnonaukow ą na wysokim 
poziomie z pewnością bardzo ucieszyło pojaw ienie się te j książki na 
rynku księgarskim . M iłośnikom astronom ii w arto  zwrócić uwagę na to, 
że jeden z 10 dużych rozdziałów  Encyklopedii nosi ty tu ł „A strofizyka 
i kosm oehem ia”. Redaktorem  tej astronom icznej części jest nieżyjący 
już (co zresztą nie zostało zaznaczone tradycy jną czarną ram ką) Broni
sław  K u c h o w i c z  — swego czasu bardzo ak tyw ny  au to r wielu 
no ta tek  i artyku łów  w Uranii.

Z konieczności bardzo ogólne uwagi o Encyklopedii trzeba chyba 
zacząć od tego, że książka m a bardzo zły, niekom pletny indeks. T rudno 
zresztą było się spodziewać, że będzie inaczej, skoro książka m a stron 
999, a indeks do niej tylko 8. Encyklopedia  napisana jest w form ie zbio
ru  artykułów  przeglądow ych na różne tem aty  i bez dokładnych od
nośników trudno z niej w  pełni, popraw nie, szybko korzystać. I tak na 
przykład: reakcje jądrow e w gwiazdach są opisane co najm niej na str. 
229 i 929—930 — w indeksie podano ty lko te  ostatnie; plazm a we 
W szechświecie w  ogóle nie m a odnośników do części astronom icznej 
a tylko do... obrazka na str. 228 w  dziale „Energia term ojądrow a”; 
w sposób dowolny umieszczane są w  indeksie nazw iska — jest E instein, 
ale nie ma Alf vena; o m agnetosferze Ziemi jest sporo napisane na str. 
648, ale w indeksie jest podana tylko str. 840, gdzie nie m a praw ie nic; 
I-andau, tłum ienie landauow skie — w ogóle nie istn ieje itp. Podobnych 
przykładów  można podać niestety  mnóstwo.

A stronom iczna 'część Encyklopedii  składa się z 16 artykułów  napisa
nych przez 8 autorów  — M arka D e m i  a ń s k i e g o ,  M ichała H e 11 e- 
r a, M arcina K u b i a k a ,  B ronisław a K u c h o w i c z a ,  M ichała R ó- 
ż y c z k ę ,  Józefa S m a k a, K azim ierza S t ę p n i a  i S tanisław a Z i ę b ę .  
N iestety, mimo że poszczególne partie  są bardzo spójne i ja k  na swoją 
objętość dość w yczerpująco u jm ują tem at, całość spraw ia w rażenie p ra 
cy niedokończonej. Zarówno kolejność tem atów  jak  ilość poświęconego 
im m iejsca budzą pew ne zastrzeżenia. I tak  np. po radioastronom ii n a 
stępuje astronom ia X i potem  dopiero astronom ia podczerwieni. Albo 
po ewolucji gwiazd — galaktyki, a  dopiero potem gwiazdy zm ienne pu l
sujące, by znów wrócić do kw azarów  i... pulsarów , czarnych dziur i za
padania się graw itacyjnego. Tym czasem  w książce popularnonaukow ej 
uporządkowanie m ateria łu  jest konieczne! P o n ad to 'w y d aje  się, że przy 
doborze tem atów  decydowała głównie ich atrakcyjność. Na 100 stron 
poświęconych astronom ii 8,5 jest o pulsarach, 4 o falach graw itacyj- 

ych, natom iast zabrakło naw et jednej na... Układ P lanetarny . Słów: 
planety, M erkury, M ars itp. w ogóle nie m a w indeksie, bo rzeczy
wiście nie ma o nich chyba żadnych inform acji w Encyklopedii  (o Jo-
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w iszu  je s t n a  str. 929, że p ro m ien iu je  w  podczerw ien i, a le  Jow isza  w  in 
deksie  też brak). P om in ięc ie  p la n e t w  ta k  dużym  w y d aw n ic tw ie  jes t tak  
p a rad o k sa ln e , że aż śm ieszne. C hyba  że p rzy jm iem y  d efin ic ję  fizyk i 
z „P rzedm ow y” do Encyklopedii:  „gdy w  la ta c h  trzy d z ie s ty ch  naszego  
s tu lec ia  dzięki rozw o jow i fizyk i jąd ro w e j udało  się w sk azać  źródło  
en e rg ii gw iazd , częścią fizy k i s ta ła  się a s tro fizy k a , n a to m ia s t część 
as tro n o m ii za jm u jąca  się b ad an ie m  ru c h u  ciał , n ieb iesk ich  s ta ła  się 
częścią fizyk i jeszcze w  czasach N ew to n a” i uznam y, że f izy k a  U k ładu  
P lan e ta rn eg o  częścią fizy k i jeszcze się n ie  sta ła .

N iem niej je d n a k  k siężkę tę  oczyw iście go rąco  po lecam  -wszystkim , 
k tó rzy  in te re su ją  się ta k  a s tro n o m ią  ja k  fizyką . A tych , k tó ry ch  od 
s tra sz a  cena, n a m a w ia m  do k u p ie n ia  E ncyk loped i i  d la  szko lnej b ib lio 
tek i, kó łka  fizycznego itp .

M A G D A L E N A  S R O C Z Y Ń S K A - K O Z U C H O W S K A

KALENDARZYK ASTRONOMICZNY

O pracow ał G. Sitarski Październik 1R83 r.

S łońce

W p aźd z ie rn ik u  w stę p u ję  .w znak  S k o rp io n a  (N iedźw iadka); jego  d łu 
gość ek lip ty czn a  w ynosi w ów czas 210°. D ni c iąg le  są . co raz  k ró tsze  
(w c iągu  m iesiąca  d n ia  u b y w a  o 2 godziny), co w idać  po m om en tach  
w schodu  i zachodu  S łońca  w  W arszaw ie: 1 p aźd z ie rn ik a  S łońce w scho 
dzi o ShSSm, zachodzi o 17h 15m , a 31 p aźd z ie rn ik a  w schodzi o 6h28m, 
zachodzi o 16h 10m.

D ane  d la  o b se rw a to ró w  S łońca  (na 13 h czasu  środk .-eu rop .)

D ata
1983 P Bn Un

D ata
1983 P B„ Bo

X  1 + 2 6 ?00 + 6 97ł 227?86 X 17 + 2 6 ?16 +  5V70 16?88
3 + 2 6 .1 2 + 6 .6 2 201.58 19 + 2 6 .0 4 + 5 .5 5 350.50
5 + 2 6 .2 2 +  6.50 175.18 21 + 2 5 .0 0 + 5 .3 3 324.12
7 +  26.28 + 6 .3 9 148.80 23 +  25.72 + 5 .2 1 297.74
9 + 2 6 .3 2 + 6 .2 7 122.42 25 + 2 5 .5 2 +  5.04 271.36

11 + 2 6 .3 2 +  6.14 96.03 27 + 2 5 .2 8 + 4 .8 4 244.99
13 +  26.30 + 6 .0 0 69.64 29 + 2 5 .0 1 + 4 .6 6 218.62
15 + 2 6 .2 4 + 5 .8 6 43.26 31 + 2 4 .7 1 +  4.46 192.24 "

P  — k ą t  odchy len ia  osi o b ro tu  S łońca  m ierzo n y  od pó łnocnego  w ierzch o łk a  ta rczy ; 
Bo, Lu — h e lio g ra ficzn a  szerokość i  długość ś ro d k a  ta rczy .
I8dl9h43m — h e lio g ra fic z n a  d ługość  ś ro d k a  ta rc z y  w ynosi 0°.

K siężyc

B ezksiężycow e noce będziem y m ie li w  p ie rw sze j po łow ie m iesiąca , 
bow iem  ko lejność faz K siężyca je s t w  p aźd z ie rn ik u  n a s tę p u ją c a : nów  
6d 12h , p ie rw sza  k w a d ra  13d2 1 h, p e łn ia  21rt23>', o s ta tn ia  k w ad ra  2£d5h.
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W  p ery g eu m  K sięży c  zn a jd z ie  s ię  4, a w  ap o g eu m  16 p aźd z iern ik a . 
P rzed  p o łu d n iem  10 p a źd z iern ik a  tarcza  K sięży ca  za k ry je  k o le jn o  U ra-  
na i J o w isza , a le  z ja w isk o  to b ęd z ie  u n as n iew id o czn e .

P la n e ty  i p la n eto id y  s

N ad w sch o d n im  h o ry zo n tem  p ię k n y m  b la sk iem  b ły sz c zy  W e n u s  
jak o  G w iazd a  P ora n n a  — 4.3 w ie lk o śc i, a w  p ob liżu  n ie j św ie c i także  
zn a czn ie  s ła b szy  M a r s ,  jak o  czerw o n a  g w ia zd a  + 2  w ie lk o śc i. W p ie r w 
szy ch  d n ia ch  m ies ią ca  m o żem y  ta k że  o b serw o w a ć  M e r k u r e g o  
r a n k iem  n isk o  nad h o ry zo n tem  jak o  g w ia z d ę  ok o ło  zero w ej w ie lk o śc i.
O zm roku zach od zi J o w i s z  i m o żem y  go je szcze  o d n a leźć  n isk o  
nad za ch o d n im  h o ry zo n tem . P o zo sta łe  p la n e ty  n ie  są w id o czn e . P rzez  
ca łą  noc n a to m ia st w id o czn a  je st  p la n eto id a  J u n o ok o ło  7,5 w ie lk . 
g w ia zd o w ej. P rzeb y w a  w  g w ia zd o zb io rze  W ieloryb a , jej w sp ó łrz . r ó w 
n ik o w e  na 16 p a źd z iern ik a  w yn oszą: rek t. 2h 18T>, d ek i. — 2°15'.

M eteory

Od 16 do 26 p a źd z iern ik a  p ro m ien iu ją  m e teo ry  z roku O r i o n i d ó w .  
R a d ia n t m eteo ró w  leży  na g r a n icy  g w ia zd o zb io ró w  O riona i B liźn ią t
i m a w sp ó łrzęd n e: rek t. 6h24m, dek i. -(-15°. W ty m  roku w a ru n k i o b ser 
w a c ji n ie  są d ob re (K sięży c  b lisk i pe łn i).

* *

*

Id o  8>» W en u s o sią g a  m a k sim u m  sw eg o  b la sk u  w  ty m  o k resie  
w id o czn o śc i. O 1 l h M erku ry  w  n a jw ię k szy m  za ch o d n im  o d ch y len iu  od  
S ło ń ca  w  odl. 18°.

3d K sięży c  zn a jd z ie  s ię  w  z łą czen iu  k o le jn o  z d w ie m a  p la n ęta m i:  
vo 8h z W enus w  odl. 9°, a  o 17h z M arsem  w  odl. 4°.

5 d4 h z łą c z e n ie  M erku rego  z K sięż y ce m  w  odl. 4°.
7d O 8h W enus zn a jd z ie  s ię  w  z łą czen iu  z R e g u ly se m  (w  odl. 4°), 

g w ia zd ą  p ierw szej w ie lk o śc i w  g w ia zd o zb io rze  L w a. O 24*> nastąp i 
z łą c ze n ie  K sięży ca  z S a tu rn em  w  odl. 194.

10d K sięży c  zn a jd z ie  s ię  w  b lisk im  z łą czen iu  k o le jn o  z d w iem a  
p la n eta m i, p rzy  czy m  n a stą p i za k ry c ie  p la n e t przez tarczę  K sięży ca . 
O !ih  n a stą p i za k ry c ie  U ran a  w id o czn e  na p ó łn o cn y m  P a cy fik u , a o 12h 
za k ry c ie  J o w isza  w id o czn e  w  p o łu d n io w ej E u rop ie , w  P ó łn o cn ej A fr y 
ce, w  A rab ii S a u d y jsk ie j  i na O cean ie  In d y jsk im .

l l d23h K sięży c  w  z łą czen iu  z N ep tu n em  w  odl. 2°.
13d2h J o w isz  z ra jd z ie  s ię  w  z łą cźen iu  z A n ta resem  (w  odl. 5°), 

g w ia zd ą  p ie rw sz ej w ie lk o śc i w  g w ia zd o zb io rze  S k orp iona .
23d 12h P lu to n  w  z łą czen iu  ze  S ło ń cem .
24d0h40m S ło ń ce  w stę p u je  w  znak  S k o rp io n a , jego  d łu g o ść  e k lip -  

ty czn a  w y n o s i 210°. O 6h p la n eto id a  Ju n o  w  p r z ec iw sta w ie n iu  ze 
S ło ń cem  w zg lęd em  Z iem i.

28d 14h W enus w  z łą czen iu  z M arsem  w  odl. 197.
30d 18h G órn e z łą c ze n ie  M erk u rego  ze  S ło ń cem .
31d7h Z łą czen ie  S a tu rn a  ze S ło ń cem .

M o m en ty  w szy s tk ich  z ja w isk  p od an e są  w  cza s ie  śr o d k o w o -eu ro -  
p ejsk im .
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C O N T E N T S C O f l E P J K A H H E

A. K u s — VLBI — The Largest 
Radio Telescope of the World.

B. T o d o r o v i c  - J u c h n i e w i c z  
— Charon — The Satellite of 
Pluto.

K. Z i o ł k o w s k i  — The Inter
national Program of Explora
tions of Hailey’s Comet.

C h r o n i c l e :  The Largest Radio 
Telescopes — Gravitational Wa
ves in Gravitational Lenses — Is 
Galaxy a Dozing Quasar? — ZZ 
Ceti Stars — Did One Discover 
Ring of Neptun? — A Continen
tal Crust of the Moon.

H i s t o r i c a l  C h r o n i c l e :  
the Circle of Hevelius.

N e w  Bo o k s .

A s t r o n o m i c a l  C a l e n d a r ,

In

A. K y c — VLBI — CaMbift fio.ih- 
moii pa/uiOTejiecKon n Miipe.

E. T o f l o p o B H U - I O x H e B i m  —  
Xapoii —  CnyTHiiK njiyxona. 

K. 3 h o j i k o b c k h  —  Me>k.a,yHa- 
poflHaa nporpaMMa iicc.ieAonaimii 
KOM exbi r a j i j r e s i .

X p o i i j i K a :  CaMbie fiojibiinie pa/ino- 

TejiecKoribi — rpamiTamioniibie boji- 
libi b rpaBiiTauuoiiiibix jiiinsax — 
Hbjihctcsi TajiaKTHKa /ipeMsmniM 
KBa3apoM? —  3Be3,iw ZZ Ceti •—  

Hey>Kejin otkpujih nojibua Herrry- 
na? — KoHTHiieiiTajibnaH i<opa 
JIllHbl.

H c T o p n i e c K a s  x p o h ii k a: 
B Kpyry TeBejiHH. 

H o b u  e k u u r u. 

A c T p o H O M i i i e c K H f l  k a ji e n- 
A a p b.

Sprzedam tanio teleskop 0  66 ze statywem.
Jacek Uniwersał 

ul. Poniatowskiego 9, 34-300 Żywiec

Sprzedam roczniki „Uranii” lata 1950—1975.
J. Zlonkiewicz

Kraków, ul. Ulanów 38 a/30, tel. 11-77-55 wew. 320, po 17-tej

Trzecia strona okładki: Pojedyncza antena o Średnicy 25 m radiointerlerom etru 
,,Vcry Large A rray” w Socorro (USA).

Czwarta strona okładki: Radioteleskop w  Agassiz (USA) o średnicy anteny 25 rn.
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