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Je d n y m  z n a job fitszy ch  żró -  
d ę ł in fo rm a c ji o g w iazdach  są  
w id m a ich  p rom ien iow an ia . 
D ostarcza ją  on e w iad om ości
0 tem p era tu rz e  zew n ętrzn ych  
w arstw  gw iazdy , sk ła d z ie  c h e 
m iczn ym , g ęs tośc i a tm o s fe ry
1 p an u jący m  w  n ie j ciśn ien iu , 
p o lu  m agn etyczn ym  itd . W y
g ląd  w id m a  je st  p od staw ą  k la 
s y f ik a c j i  gw iazd. G w iazdy , 
k tó ry ch  w id m a  zdom in ow an e  
są  U niam i i p asm am i c h a r a k 
tery styczn ym i d la  w ęg la  p rzy 
ję to  n azyw ać gw iazdam i w ę
glow ym i. B liższem u  p rz ed sta 
w ien iu  t y c h ' o b ie k tó w  p ośw ię
con y  je s t  w stępn y  a r ty ku ł R o
m an a  STRZO N D A ŁY i M ar
k a  V O R E LA , m łod y ch  astro 
n om ów  cz ech o s ło w a ck ich . N a
stępn y  a rty ku ł, n ap isan y  przez  
dośw iad czon eg o  m iło śn ika  
a stron om ii A n ton iego  P IA S 
K O W SK IE G O , je s t  n atom iast  
p rz eg ląd em  m eto d  p row ad zen ia  
a m a to rsk ich  o b se rw a c ji w idm  
gw iazd. M am y n ad z ie ję , że za 
c h ęc i on  n ie jed n eg o  C zyteln i
k a  do  p o d ję c ia  p ró b  p o sz erz e 
n ia  obszaru  sw ych  za in tere so 
w ań  o b ad an ia  s p e k tro sk o p o 
w e. J e s t  to  ' dziedzin a  rzad ko  
dziś u p raw ian a  p rzez  m iłośn i
k ó w  astron om ii, a  p rzec ież  
przyn osząca  w ie le  p oży tku  i 
m og ąca  dostarczyć  d u żej s a 
ty s fa k c ji. K o le jn y  a r ty k u ł M ar
k a  Z A W ILSK IE G O  z cy k lu  p o 
św ięcon eg o  h is tor ii o b se rw a c ji  
z ja w isk  za ćm ien iow y ch  koń czy
—  rozp oczęty  w  pop rzed n im  
n u m erze  —  op is śred n iow iecz 
n ych  d okon ań  eu ro p e js k ich .

Pierwsza stroiia okładki: Z djęcie Słońca w ykonane 24 sierpnia 1990 r . przez 
Longina G arkula z Łotw y za pomocą teleskopu Maksutowa 100/1000 mm z ukła
dem Barlow a i aparatu Zenit na film ie o czułości 8 DIN.

Druga strona okładki: Urządzenie do fotografow ania Słońca skonstruow ane przez 
Longina G arkula z Łotwy, którym  zostało wykonane zd jęcie reprodukowane 
na pierw szej stronie okładki (patrz Z korespondencji).



R O M A N  S T R Z O N D A Ł A ,  M A R E K  V O R E L  —  C z e c h o s ł o w a c j a

GWIAZDY WĘGLOWE

1. Wstęp

Gwiazdami węglowymi nazywamy gwiazdy, których widma 
zdominowane są przez silną absorpcję dwuatomowej cząstecz
ki węgla C2. Znamy ich około 4 tysiące w naszej Galaktyce 
i kilkadziesiąt w galaktykach najbliższych, głównie w Wiel
kim i Małym Obłoku Magellana. Większość (3219) znanych 
gwiazd węglowych można znaleźć w General Catalogue of Ćool 
Carbon Stars, którego autorem jest S t e p h e n s o n  (Publi
cations of Warner and. Svoasey Observatory No. 4, 1973), a od
kryte później — tylko w oryginalnych publikacjach. Stąd też 
prawdziwa liczba znanych gwiazd węglowych może być tylko 
oczacowana.

2. Zaszeregowanie ewolucyjne gwiazd węglowych

Już na początku naszego stulecia autor pierwszej klasyfikacji 
widmowej zakwalifikował gwiazdy węglowe jako specjalną 
gałąź typów widmowych R i N, bardzo odmienną od tzw. 
ciągu tlenowego. Charakterystyczne dla ciągu węglowego jest 
to, że nie tworzy jednolitej grupy, ale rozpada się na wiele 
podgrup różniących się własnościami fizycznymi, składem che
micznym, ewolucją. Jednak podział gwiazd na obiekty ciągu 
tlenowego i węglowego jest „nieostry”. Szereg gwiazd węglo
wych tworzy grupy CS i SC „prowadząc” jakby do typu wid
mowego S ciągu tlenowego. Gwiazdy CS i SC różnią się istot
nie natężeniem pasm absorpcyjnych ZrO (w CS mamy bardzo 
silne i wyraźne pasma cząsteczki C2, słabe pasma ZrO; dla 
SC jest odwrotnie). Gwiazdy węglowe znajdują się na bardzo 
późnym stadium ewolucji, w stadium poprzedzającym przej
ście na wykresie HR do obszaru gwiazd zdegenerowanych. 
Zajmują ten sam obszar, co gwiazdy typu M, ale pod wielo
ma względami od nich się różnią. Podstawowym parametrem, 
który różni ciąg węglowy od tlenowego (zależnym prawdo
podobnie także od stadium ewolucji tych obiektów) jest za
wartość węgla w atmosferach, dokładniej stosunek liczby ato
mów węgla do liczby atomów tlenu C/O. Dla gwiazd ciągu 
tlenowego stosunek ten jest zawsze mniejszy od jedności, dla 
gwiazd ciągu węglowego — większy od jedności. Gwiazdy, 
typu widmowego CS i SC często uważa się za przejściowe
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stadium ewolucyjne między gwiazdami typu S i C, przy czym 
zakłada się następującą drogę ewolucyjną: M MS S SC CS C. 
W literaturze można znaleźć dużo publikacji, które potwierdza
ją przypuszczenie, że ewolucja gwiazd późnych typów widmo
wych przebiega od małych wartości param etru C/O do w ar
tości dużych.

Samodzielną, stosunkowo liczną grupę gwiazd węglowych 
tworzą gwiazdy ze wszystkimi własnościami ciągu węglowego, 
ale z wyraźną linią Ba II 455.4 nm, która jest charakterystycz
na dla gwiazd ciągu tlenowego. Stosunek C/O jest dla gwiazd 
barowych również bliski jedności, dlatego stanowią one pew
nie przejście między ciągiem tlenowym i węglowym.

Specjalną grupę gwiazd tworzą gwiazdy węglowe znajdu
jące się na bardzo zaawansowanym etapie swej ewolucji* 
Obiekty te (z maksimum promieniowania przesuniętym do da
lekiej podczerwieni) są według współczesnej teorii tym eta
pem ewolucji, który poprzedza utworzenie jąder mgławic pla
netarnych. Na podstawie natężenia pasm węgla w widmie 
można do gwiazd węglowych zaliczyć także tzw. gorące gwia- 
dy węglowe. W rzeczywistości są to olbrzymy i nadolbrzymy 
typów widmowych od G8 do K2, których jest jednak mało 

dlatego nie tworzą' nawet samodzielnej grupy. Jeszcze mniej 
wiemy o gwiazdach węglowych karłowatych, które swoją ewo- - 
lucją znacznie różnią się od pozostałych.

Problem wyjaśnienia względnego nadm iaru węgla w atmo
sferach gwiazd węglowych sprowadza się do określenia pro
cesów i dróg ewolucyjnych w okresie poprzedzającym przej
ście tych gwiazd do stadium białego karła. Trzeba określić, 
czy ewolucja ciągu węglowego przebiega niezależnie od ewo
lucji gwiazd ciągu tlenowego i jakie są różnice między obo
ma ciągami. Czy istnieje tylko jedna droga ewolucyjna, na 
której gwiazdy wzbogacają się w węgiel i przechodzą z ciągu 
tlenowego do węglowego? Wiele pytań dotyczących tego pro
blemu znalazło już odpowiedź, jednak większość czeka na roz
wiązanie. Reakcje jądrowe zachodzące we wnętrzach gwiazd 
byłyby dobrym wskaźnikiem stadium ewolucji olbrzymów i nad- 
olbrzymów późnych typów widmowych. Niestety bezpośred
nio obserwować ich nie możemy. Jednak o ich istnieniu i prze
biegu możemy się dowiedzieć z ich wpływu na atmosferę, tzn. 
ze wzbogacania atmosfery produktam i spalania termojądrowe
go we wnętrzu. Najefektywniejszym sposobem modelowania 
tego spalania jest badanie występowania izotopów 1SC i 12C 
(dokładniej ich stosunku) w atmosferach gwiazd węglowych.,



Można to robić spektroskopowo z widma cząsteczkowego C2, 
CN lub CO. Dzięki tej metodzie modelowanie wnętrz gwiazd 
węglowych przeszło od prostych modeli z wypalonym jądrem 
wodorowym do modeli z kilkoma źródłami termojądrowymi. 
Najlepszą zgodę z obserwacjami otrzym ują autorzy, którzy 
zakładają, że w jądrze zachodzi spalanie węgla i azotu, a oprócz 
tego istnieją dwa źródła powłokowe. W jednym przebiega 
proces 3 alfa, w drugim zwykły cykl CNO.

Problem wzbogacania atmosfer gwiazd węglowych w pro
dukty spalania to również pytanie, jakim sposobem produkty 
te transportowane są z wnętrza. Większość autorów przewiduje 
w  tych gwiazdach intensywne ruchy konwektywne.

3. Zmienność blasku gwiazd węglowych

Większość gwiazd węglowych to gwiazdy fizycznie zmienne, 
co musi odbijać się na ich atmosferach. Niestety nie ma do
tychczas systematycznej klasyfikacji rodzajów tej zmienności. 
Wydaje się, że w oparciu o krzywe blasku można rozróżnić 
cztery podstawowe grupy gwiazd węglowych:

— gwiazdy niezmienne,
— gwiazdy typu Mira Ceti,
— zmienne półregularne typu SR,
1— zmienne nieregularne z małymi amplitudami typu Lb. 

Mniejsza liczba gwiazd węglowych — głównie gwiazdy o wyż
szej temperaturze powierzchniowej — tworzy kilka grup 
zmiennych nieregularnych. Należy do nich parę gwiazd typu 
R CrB. Do obiektów, których nie da się zaszeregować do żad
nej z wyżej wymienionych grup, należy kilka gwiazd typu 
RW Aur (Isb). Niektóre gwiazdy węglowe to zmienne typu 
RR Lyr, cefeidy czy gwiazdy typu RV Sag. Przegląd ten jest 
bardzo niekompletny, bo niestety większości gwiazd węglowych 
w ogóle nie badano pod względem ich zmienności.

4. Widma gwiazd węglowych

Widma gwiazd węglowych w dziedzinie widzialnej są prze
ważnie widmami cząsteczkowymi z wyraźnymi pasmami czą
steczek C2 i CN; widzialność widma atomowego ograniczona 
jest tylko do małych skrawków, gdzie pasma cząsteczkowe za 
bardzo nie przeszkadzają.

Z punktu widzenia składu chemicznego uwagę astrofizyków 
absorbuje przede wszystkim węgiel, a to dlatego, że jego ilość
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w atmosferze jest kryterium  pozwalającym zaszeregować 
gwiazdy do typów tlenowego lub węglowego. Pojawia się tu 
jednak sporo problemów, gdyż nie bardzo wiadomo jaka część 
węgla w plaźmie atmosfery występuje w postaci atomowej, 
a ile węgla wiążą struktury  cząsteczkowe. Jak już powiedziano 
linie atomowe węgla neutralnego są w dziedzinie widzialnej 
niewyraźne i w dodatku nakładają się na linie cząstki, a ob
serwacje podczerwone tych obiektów są jeszcze ciągle rzad
kością. Występowanie węgla w postaci cząsteczkowej w gwiaz
dach węglowych można określić na podstawie teorii równowagi 
dysocjacji cząsteczek. Dotychczasowe wyniki obliczeń teorety
cznych dają solidną podstawę do określania koncentracji po
szczególnych rodzajów cząsteczek w atmosferach chłodnych 
gwiazd, a pośrednio i do określania względnego występowania 
poszczególnych pierwiastków. Ogromnym problemem pozostaje 
jednak uzyskanie wystarczającej ilości danych obserwacyjnych 
o koncentracji cząsteczek w badanych obiektach. Dla gwiazd 
węglowych można z widm jednoznacznie identyfikować tylko 
cząsteczki C2, CH, CN, NH, wieloatomowe C3, Si C2 i kilka 
dalszych. Cały szereg cząsteczek w widmach gwiazd węglo
wych identyfikuje się tylko w przybliżeniu, inne są tylko 
przewidywane na podstawie wyników teorii równowagi dy
socjacji.

4.1. Cząsteczkowe widma gwiazd węglowych

Wiemy już, że w widmach gwiazd węglowych można iden
tyfikować pasma cząsteczek C2, CH, CN, NH i C3, Si C2. Czą
steczka C2 wytwarza w widmie kilka podstawowych pasm ab
sorpcyjnych: serię Swana w dziedzinie widzialnej (szereg pasm 
od krótkiej części widma do bliskiej podczerwieni): serię Phi
lipsa w podczerwieni bliskiej i serię Balika-Ramseya w dale
kiej podczerwieni. Cząsteczka CN ma wprawdzie pasma w fio
letowej części widma, ale w gwiazdach węglowych nie da się 
tego obserwować z powodu słabości ultrafioletu. Druga, czer
wona seria absorpcji cząsteczki CN rozciąga się w przybliże
niu od 700 nm aż do 1.5 nm. Cząsteczkę CH charakteryzuje 
głównie znane pasmo G w obszarze 429.5—431.5 nm. Za po
mocą natężenia tego pasma wyróżnia się dwie grupy osobliwe 
gwiazd węglowych: gwiazdy z b ^ d zo  silnymi p a n a m i CH 
tworzą grupę osobną, CH, a z liniami wyraźnie słabszymi od 
linii węgla C2 — grupę HdC (ang. hydrogen deficient carbon 
stars). Pasma cząsteczki CO są bardzo wyraźne w podczerwo-
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nej części widma. Rotacyjno-wibracyjne pasma CO można ob
serwować na długościach fali 1.6, 2.3 i 5 ium. Najmniej tłu 
mione jest pasmo 2.3 M-m.

Z innych dwuatomowych cząsteczek pojawiających się 
w widmach gwiazd węglowych wymienić trzeba przede wszyst
kim dwuatomowe tlenki. Występują one głównie w gwiazdach 
ciągu tlenowego, ale w niektórych przypadkach możemy je 
znaleźć i w gwiazdach węglowych (np. w formie wspomnia
nej molekuły CO). Wyjątkowo ważna jest cząsteczka SiO, 
która wytwarza źródło maserowe w otoczkach wielu miryd 
ciągu węglowego. W widmach niektórych gwiazd węglowych 
występują również pasma cząsteczkowe związków: TiO, AlO, 
YO, ZrÓ, CaO, SiC i NH.

Teoria równowagi dyssocjacji cząsteczek dostarcza wielu 
dowodów na to, że w atmosferze gwiazd węglowych mogą wy
stępować także wieloatomowe cząsteczki, które w licznych 
przypadkach mogłyby przeważać nad dwuatomowymi. Taką 
ważną rolę odgrywają SiC2 i Os, które w widmach pojawiają 
się wspólnie i tylko z trudem  dają się rozróżnić. Dalszą grupę 
cząsteczek wieloatomowych w gwiazdach węglowych stanowią 
HCN, CH2 i cząstki typu Cn H2n. Bardzo słabo, ale są widoczne 
również Cząstki H20.

Na zakończenie opisu widma cząsteczkowego gwiazd węglo
wych trzeba podkreślić, że szereg pasm jest do dziś nieziden
tyfikowanych.

4.2. Atomowe widma gwiazd węglowych

Badania widma atomowego gwiazd węglowych utrudnione jest 
występowaniem licznych silnych pasm cząsteczkowych nakła
dających się na linie atomowe. Z tego też powodu widmo ato
mowe badane było tylko w kilku „korzystnie” wybranych ob
szarach.

Najliczniejszymi liniami w widmach gwiazd węglowych są 
linie metali Fe, Ti, V, Cr, Co, Zr. Wyraźne są jednak i linie 
neutralnego potasu KI i pojedynczo zjonizowanego wapnia 
Ca II, które są bardzo dobrym wskaźnikiem tem peratury tych 
gwiazd. Ważnymi liniami są również linie m ultiplatu sodu. 
Szerokości równoważne tych linii osiągają często kilka nano
metrów i zmieniają się z fazą zmian blasku poszczególnych 
obiektów. Następną linią, która przyciąga uwagę badaczy 
gwiazd węglowych, jest jedyna obserwowana linia litw Li 670.8 
nm. Interesujące jest również odkrycie nietrwałego pierwiast-



ka w atmosferach gwazd węglowych — zidentyfikowane zo
stały linie technetu Tc.

Linie absorpcyjne najpowszechniejszego pierwiastka we 
Wszechświecie — wodoru — są w widmach gwiazd węglo
wych niewyraźne i często nakładają się na inne. Jednak w tych 
obiektach często występują linie emisyjne wodoru, najwyraź
niej H alfa i H beta. W gwiazdach węglowych zostały w emi
sji zidentyfikowane jeszcze linie: HI, Fel, Sil, MnI, F eli i Cali.

5. Klasyfikacja widmowa i fotometryczna gwiazd węglowych

Klasyfikacja harvardzka widm gwiazd węglowych opiera się 
na analizie zjawisk absorpcyjnych obserwowanych w widzial
nej części widma. Ogólnie mówiąc bada się występowanie 
pasm cząsteczkowych serii Swana cząstki C2 i pasma cząstki 
CN, a w ogóle nie bierze się pod uwagę innych, typowych dla 
gwiazd węglowych pasm i linii (Si, C2, C3, multipletu Nal, linii 
litu itp.). D latego-K  e e n a n i M o r g a n  w ciągu 1941 roku 
umieścili wszystkie gwiazdy węglowe w jednym ciągu C za
leżnym od tem peratury (tem peratura maleje od C 0,0 w kie
runku najpóźniejszego C 9,9). Ich klasyfikacja opiera się na:

1) różnicy natężenia linii atomowych w krótkofalowej części 
widma,

2) wąskopasmowej fotometrii kilku odcinków widma ciągłe
go wolnego od absorpcji cząsteczkowych,

3) natężeniu linii m ultipletu sodu Nal,
4) stosunku natężenia pasm Swana cząstecziki C2.

To, że proponowana klasyfikacja C wyraża dostatecznie dokład
nie zależność od tem peratury, potwierdziły studia teoretyczne 
linii atomowych oraz obserwacje konkretnych gwiazd węglo
wych. Gwiazdy węglowe są jednak przeważnie obiektami 
względnie słabymi i spektroskopowo trudno dostępnymi. Dla
tego szukano sposobów zastąpienia klasyfikacji widmowej kla
syfikacją fotometryczną. Te propozycje fotometrycznej klasy
fikacji opierają się na tym, że wszystkie bez w yjątku gwiazdy 
węglowe odznaczają się ekstremalnie dużymi wskaźnikami 
barwy, które już na pierwszy rzut oka odróżniają je od gwiazd 
ciągu tlenowego. Należy więc badać rozkład energii w widmach 
gwiazd. Podstawowe dane można uzyskać zwykłymi szeroko
pasmowymi fotometrami. Jednak dopiero wykorzystanie spec
jalnych systemów fotometrycznych, wymyślonych specjalnie 
w celu badania wyznaczonych zjawisk może z widma rzeczy
wiście doprowadzić do uzyskania maksimum informacji.
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Problem spektroskopowej i fotometrycznej klasyfikacji 
gwiazd węglowych był już intensywnie badany, ale stale pozo
staje otwarty. Przyczyną tego stanu jest to, że gwiazdy wę
glowe (i obiekty im podobne) nie tworzą jednorodnej zbioro
wości, lecz rozpadają się na wiele grup z identycznymi lub po
dobnymi właściwościami fizycznymi, grup, które mogą — ale 
nie muszą — różnić się stadium ewolucyjnym. Fakt ten trzeba 
nieustannie mieć w pamięci podczas interpretowania obserwacji 
spektro i fotometrycznych. Należy więc przed ostatecznym roz
wiązaniem problemu klasyfikacji gwiazd węglowych przepro
wadzić najpierw szczegółową analizę właściwości fizycznych 
gwiazd tworzących poszczególne grupy i dopiero później przejść 
do całości.

Dodajmy jeszcze, że problemy klasyfikacji widmowej 
gwiazd węglowych są ściśle powiązane z anomalnym rozłoże
niem energii w widmach tych gwiazd. Na skutek intensywnej 
absorpcji w  krótkofalowej części widma dochodzi do „przepom
powania” energii ku podczerwieni. Do badania tego zjawiska 
potrzebne jest spektrofotometryczne skanowanie widm lub 
(w przypadku słabych obiektów) Wielokanałowa fotometria.

A N T O N I  M . P I A S K O W S K I  —  W a r s z a w a

METODY AMATORSKICH OBSERWACJI WIDM GWIAZD 

1. Wprowadzenie

Poradniki dla miłośników astronomii w niedostateczny na ogół 
sposób informują o możliwościach przeprowadzania niezmiernie 
ciekawych obserwacji widm gwiazd, poświęcając natomiast 
dużo uwagi zagadnieniom mniej wizualnie efektownym, a czę
sto wymagającym znacznie lepszego przygotowania i praktyki 
obserwacyjnej. Wystarczy nadmienić, że w I wydaniu (1956) 
Poradnika miłośnika astronomii P. Kulikowskiego na 419 stron 
tekstu obserwacjom spektroskopowym poświęcono zaledwie 1/3 
strony; w II wydaniu (1976) mimo wzrostu objętości do 650 
stron druku tekst o obserwacjach spektroskopowych pozostał 
właściwie niezmieniony. Inaczej było w końcu XIX wieku, gdy 
tradycje wizualnej spektroskopii były jeszcze żywe. Na przy
kład w VII wydaniu znanej książki T. W. Webba Celestial Ob
jects for Common Telescopes (1899) przy omawianiu poszcze
gólnych gwiazdozbiorów zestawiono 629 gwiazd z widmami
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„godnymi uwagi”. A przecież Autor ten większość obserwacji 
wykonał za pomocą refraktora o obiektywie 94 mm, a naj
większym używanym przez niego był teleskop o średnicy 
zwierciadła 237 mm. Zapomina się również, że pierwsze w hi
storii obserwacje widm gwiazd przeprowadził J. F r a u n h o 
f e r  za pomocą pryzm atu umieszczonego przed obiektywem 
lunetki o średnicy równej 35 mm! Pierwsze naukowe pomiary 
widm gwiazd przeprowadzał w latach 60-tych XIX wieku 
W. H u g g i n s  posługując się refraktorem  o średnicy 8 cali 
(tzn. 203 mm), zaś niezwykle precyzyjne pomiary prędkości ra
dialnych przeprowadzane były w  IV ćwierci XIX w. za pomocą 
refraktora o'' obiektywie 30 cm. Wszystko to leży w zasięgu 
możliwości amatorów. Co więcej, autor niniejszego artykułu 
stwierdził możliwość przeprowadzania obserwacji spektrospo- 
powych za pomocą zwykłych lunet pryzmatycznych o obiek
tywach 60—70 mm, które wraz ze „stołowym” statywem prze
noszone być mogą w małej walizeczce lub zwykłej teczce.

Obserwacje spektroskopowe to doskonałe również zastoso
wanie większych teleskopów, z którymi właściciele często po 
prostu nie wiedzą co robić. Wszystko to nie oznacza jednak, 
że obserwacje widm gwiazd należą do obserwacji łatwych; 
wymagają one bowiem bardzo dobrych warunków w sensie 
spokojnej atmosfery i braku migotania gwiazd. Dostrzegal- 
ność widm gwiazd zależy ponadto silnie od typu spektralnego 
gwiazd i ostrości wzroku obserwatora; dlatego też określenie 
wielkości gwiazd, których widma mogą być przez dany instru
ment obserwowane nie jest rzeczą prostą.

Dla potrzeb miłośniczych stosowana obecnie w astrofizyce 
klasyfikacja widmowa jest zbyt skomplikowana. Trzeba więc 
sięgnąć do literatury  sprzed lat kilkudziesięciu. J. Scheiner 
w książce Populare Astrophysik (1922) podaje np. podział we
dług Secchi’ego na 4 podstawowe klasy:
— klasa (typ spektralny) I: białe gwiazdy w których widmie 

występują wyraźnie absorpcyjne linie wodoru; innych linii 
brak lub są słabo widoczne (np. Syriusz, Wega),

— klasa II: gwiazdy żółte z wieloma drobnymi liniami metali; 
w różnym stopniu występować również mogą linie wodoru 
(np. Słońce, A rktur, Capella),

— klasy III i IV: gwiazdy czerwono-żółte i czerwone z mniej 
lub bardziej szerokimi pasmami absorpcyjnymi, ostro ogra
niczonymi bądź od strony niebieskiej, bądź od strony czer
wonej widma (np. Betelgeuza).
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Możliwe są typy przejściowe, zgodnie z procesem ewolucji 
gwiazd. W przypadku niektórych gwiazd występować mogą 
również linie emisyjne; ma to miejsce np. w przypadku mgła
wic planetaranych.

Widma gwiazd uzyskuje się zawsze w postaci wąskiej linii 
świetlnej. Przy obserwacjach wizualnych dostrzeganie linii 
możliwe jest tylko przez zastosowanie tzw. soczewki cylin-. 
drycznej, „rozciągającej” widmo w kierunku prostopadłym do 
jego długości.

Jasność widma wzrasta ze wzrostem średnicy obiektywu, 
a maleje wraz ze wzrostem stra t natężenia światła przez od
bicie i absorpcję w układzie optycznym lunety i spektroskopu. 
Obserwowana jasność jest tym mniejsza, im:
— silniejsza jest tzw. dyspersja spektroskopu, tzn. kątowa 

długość widma,
— silniejsza jest stosowana soczewka cylindryczna, tzn. im 

szersze jest obserwowane widmo,
— większe jest powiększenie lunety umieszczonej za układem 

rozszczepiającym światło, np. pryzmatem obiektywowym. 
Chcąc obserwować widma słabszych gwiazd, należy więc

stosować spektroskopy o możliwie małej (lecz wystarczającej) 
dyspersji oraz możliwie słabe soczewki cylindryczne. Stosując 
pryzmaty obiektywowe (część 2) należy stosować możliwie małe 

- powiększenia lunety; korzyścią jest" przy tym większe jej pole 
widzenia.

Rysunek 1 przedstawia schemat widma oglądanego przez 
spektroskop, z zaznaczeniem najważniejszych linii widma sło
necznego, zaś w tabeli 1 podano dyspersję kątową spektrosko
pów stosowanych do amatorskich obserwacji widm gwiazd. 
Jak wynika z tych danych dyspersja wzrasta w kierunku 
mniejszych długości fal świetlnych (nie dotyczy to jednak 
przypadku stosowania siatek dyfrakcyjnych).

Rys. 1. Schemat widma z zaznaczeniem niektórych jego lin ii wym ienionych
w tekście.

c L e F

c:
O
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Tabela 1
Dyspersja 2 pryzmatów „a la vision directę”

Oznaczenie
linii

widma
Barwa
światła

Długość
fali,
nm

Odchylenie kątowe (stopnie)

II pryzmat 
autora

Pryzmat 
3-składnikowy 
wg literatury

C malinowo - 
- czerwona 656,3 —2,24 —5,68

D żółta 589,3 — 1,42 —4,13
e zielona 546,1 —0,66 —

— zielona 507 0,00 —

F niebieska- 486,1 +0,90 0,00
G' niebiesko-

-fioletowa 434,0 +3,16 +4,12

Dyspersja kątowa A 8 dla linii C 
oraz G’ 5,40 9,80

2. Zastosowanie pryzmatów obiektywowych

Schemat pryzmatu umieszczonego przed obiektywem lunety 
przedstawiony postał na rysunku 2; pożądane jest by znajdo
wał się on w położeniu tzw. minimum odchylenia (minimum 
kąta 8). Pożądane jest również, by podobnie jak na rysunku 2 
i fotografii reprodukowanej na czwartej stronie okładki można 
go było umieścić przed obiektywem w okrągłej oprawie, ła t
wej do zamocowania. Dla pełnego wykorzystania możliwości 
stosowanej lunety średnica pryzmatu powinna być równa (nie
co większa) średnicy jej obiektywu. Ze względu jednak na cenę 
i dostępność pryzmatów można stosować średnice mniejsze, nie 
mniejsze jednak niż ok. 50 mm. Autor przed wielu laty uzy
skiwał zupełnie dobre rezultaty stosując pryzmat 0  60 mm 
(kąt łamiący a =  45°), przed obiektywem lunety 80/1200 mm; 
potem spowodował wykonanie 4 pryzmatów o średnicach 63— 
—85 mm i kątach a równych 11—19°. Nie trzeba dodawać, że 
pryzmaty takie muszą być wykonane ze szkła optycznego (ołor 
wiowego) odpowiednio wysokiej jakości, a powierzchnie m u
szą być dostatecznie dokładnie płaskie.

Zaletami pryzmatów obiektywowych są:
a) mniejsze straty  światła niż w przypadku spektroskopów 

okularowych (część 3),
b) pole widzenia równe polu widzenia stosowanej lunety, 

a więc znacznie większe niż w przypadku powyższych 
spektroskopów,
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c) możność obserwacji w jednym polu widzenia więcej niż
jednej gwiazdy.
Wadą stosowania pryzmatów jest odchylenie kierunku osi 

lunety od kierunku obserwowanej gwiazdy (kąt 8 na rys. 2), 
co utrudnia nastawianie na nią lunety. W przypadku lunet 
o montażu paralaktycznym wymagana jest w związku z tym 
możność obracania pryzmatu w kącie pozycyjnym, tak aby ob
serwowane widmo miało położenie poziome, z częścią fioletową 
po prawej stronie. Na rys. 2 przedstawiono pryzmat stosowany 
z lunetą ziemską; w przypadku lunety astronomicznej „grub
sza” część pryzmatu powinna znajdować się po stronie lewej, 
W przypadku stosowania lunety astronomicznej (obraz odwró
cony) oś jej celuje w kierunku na prawo od obserwowanej 
gwiazdy; w przypadku zaś lunet ziemskich (obraz prosty) — 
kierunek ten, zgodnie z rys. 2, przypada na lewo.

Wartość kąta 8 w położeniu minimu odchylenia obliczyć 
można z zależności:

gdzie n jest współczynnikiem załamania dla danej długości fali 
światła. Dyspersję kątową pryzm atu obliczyć można dla ta
kiego przypadku według wzoru:

gdzie A n  jest różnicą wartości współczynników załamania dla 
dwu linii widma, np. dla linii C oraz G' (rys. 1).

W tabeli 2 podane zostały wartości 8 i A8 dla różnych 
wartości kąta a, przy założeniu n =  1,6284 oraz An =  nc’ — 
— nc == 0,02708.

a
n sm • ~ y ~  =  sm i "  (« +  »):

An,

Tabela 2
Wartości 5 i A6 dla pryzmatów o różnych wartościach a.

a 8 \  A8

10 °

20
30
45

19,9
32,1

12,9
6,3“ 0,27°

0,56
0,89
1,52
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A
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t 
B

Luneta ziemska
Rys. 2. Schem at pryzmatu (P) umieszczonego przed obiektywem (Ob) lunety; 
linia AB odpowiada osi optycznej lnnety, zaś linia GH — Kierunkowi na

obserwowaną gwiazdę.

Obserwowana długość widma zależy od właściwości szkła 
optycznego, kąta a pryzmatu oraz od powiększenia lunety; po
większenie to powinno zapewniać długość widma nie mniejszą 
od ok. 5°. Konieczne jest stosowanie odpowiedniej soczewki
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cylindrycznej (patrz część 3) w oprawie nakręcanej lub nakła
danej na okular; powinna być zapewniona możność obrotu 
w kącie pozycyjnym soczewki lub okularu z soczewką.

3. Spektroskopy okularowe i ich zastosowanie

0  ile uzyskanie pryzmatu obiektywowego wymaga starań
1 stosunkowo znacznego wydatku, to tzw. spektroskopy oku
larowe produkowane są dla celów astronomii miłośniczej przez 
wiele firm, a cena ich niewiele odbiega od ceny okularów do 
lunet; w połowie la t 80-tych cena takiego przyrządu w dawnej 
NRD wynosiła ok. 75 ówczesnych marek.

Spektroskop okularowy jest niewielką rurką nakręcaną na 
okular (fotografia na czwartej stronie okładki i rys. 3), zawiera
jącą 2 podstawowe elementy:
— pryzmat (P) rozszczepiający światło, przeważnie w postaci 

tzw. pryzmatu „a la vision directe”, złożonego z 3 lub 5 
pryzmatów składowych,

— soczewki cylindrycznej (SC).
Spektroskop taki nie posiada kolimatora, gdyż jego rolę 

spełnia okular lunety (Ok). Luneta ta powinna być nastawiona 
dokładnie „na nieskończoność”, a powiększenie tak dobrane by 
średnica źrenicy wyjściowej wynosiła ok. 2—3 mm.

Zaletą spektroskopu okularowego jest prostota konstrukcji, 
niska cena i łatwość stosowania; do wad zaliczyć natomiast 
należy:
•— straty  światła większe niż w pryzmatach obiektywowych,
— bardzo małe pole widzenia, utrudniające prowadzenie obser

wacji przy braku napędu zegarowego. s
Dyspersja stosowanych pryzmatów wynosi zazwyczaj 10°— 

—11° dla linii C oraz G' (tab. 1). Firma Carl Zeiss (Jena) po
dawała w katalogu wartość 5,8° dla linii C i F, co wg danych 
tab. 1 odpowiadać może również wartości ok. 10° dla linii C 
i G'. Ponieważ dyspersja taka jest stosunkowo duża i unie
możliwia obserwowanie słabszych gwiazd, autor spowodował 
wykonanie serii próbnej 2 typów spektroskopów o dyspersjach 
równych odpowiednio 3,4° wzgl. 5,4° (tab. 1). Zaletami tych 
spektroskopów są ponadto:
— mniejsze straty  światła i możność przyklejania soczewki 

płaskocylindrycznej (SC) do przedniej powierzchni pryz
matu (P),

-— większe pole widźenia wynikające z korzystniejszego sto
sunku przekroju pryzmatu do jego długości.
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Ok SC P

G
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Rys. 3. Schem at 2 typów spektroskopów okularowych (objaśnienia w tekście); 
literą F oznaczono pryzmaty wykonane z odpowiedniego flintu, zaś literą K  —

z kronu.

Przekrój obu typów pryzmatów wynosi 14,1 X 14,1 mm 
przy długościach odpowiednio 29 oraz 34,5 mm. Mierzony zaś 
przez autora pryzmat jednej z firm wykazał przy podobnej 
długości (32 mm) przekrój zaledwie 8,5 X 9,0 mm. Jak  widać 
z rysunku 3b pryzmat zastosowany przez autora złożony jest 
nie z trzech, lecz z dwu pryzmatów składowych, sklejonych 
balsamem kanadyjskim, z których pierwszy wykonany jest 
z ciężkiego flintu (SF 755—27), drugi zaś z kronu borowego 
BK 516—64.

Pryzmaty „a la vision directe” nie odchylają promieni dla 
jednej długości fali (& — 0°), zazawyczaj dla linii F; w przy
padku pryzmatu autora wartość 5 =  0° występuje dla długości 
fali 507 nm. Należy podkreślić, że o ile pryzmat trójskładni
kowy (rys. 3a) przy odchyleniu zerowym zapewnia współosio- 
wość promieni wchodzących w pryzmat i wychodzących z nie
go, to pryzmat dwuskładnikowy (rys. 3b) powoduje pewne 
przesunięcie osi promienia.

Soczewki cylindryczne mogą być zarówno skupiające jak 
i rozpraszające. Firma C. Zeiss zarówno przed II wojną świa-
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tową, jak i po niej, stosowała 2 wymienne soczewki o sile op
tycznej — 6 oraz — 12 dioptrii; autor stosował soczewki nieco 
słabsze (4—5 dioprii).

Drugą z innowacji jest złożenie spektroskopu z dwu widocz
nych na jednej z fotografii części, z których:
— pierwsza nakręcana jest na okular w miejsce tzw. muszli 

okularowej i wyposażona jest w śrubkę utwierdzającą spek
troskop w wymaganym położeniu,

— druga stanowi właściwy spektroskop, zawierający pryzmat 
z naklejoną soczewką płasko - cylindryczną; spektroskop 
można łatwo obracać w kącie pozycyjnym i odłączać od 
lunety.
Autor zastrzega sobie prawa autorskie wprowadzonych 

zmian w konstrukcji spektroskopu okularowego. Wszelkie za
pytania dotyczące treści niniejszego artykułu można kierować 
na nazwisko autora na Poste Restante, do Urzędu Pocztowo- 
-Telekomunikacyjnego Warszawa 13, ul. Puławska 166, numer 
kodowy 02-600.

M A R E K  Z A W I L S K I  —  Ł ó d ź

HISTORYCZNE OBSERWACJE ZJAWISK 
ZAĆMIENIOWYCH (VIII).
OBSERWACJE ŚREDNIOWIECZNE. EUROPA, c. d. 

Zaćmienia Księżyca

Europejskie doniesienia o zaćmieniach Księżyca są zbyt liczne 
i w większości nie przedstawiają wartości naukowej (tab. 1). 
Najczęściej sprowadzają się one do stwierdzenia zajścia zja
wiska z ewentualnym podaniem czasu z dokładnością do go
dziny oraz podaniem faktu zmiany barwy Księżyca na „krwa
w ą”.

Do ważniejszych obserwacji zaćmień Księżyca należą te, 
które próbowano wykorzystać w celu wyznaczenia długości 
geograficznych dwóch odległych miejsc. Pierwszą tego typu 
obserwację wykonał w dniu 18 października 1092 r. astronom 
angielski Walcher of Malvern. Będąc w Italii określił koniec 
zaćmienia całkowitego na l l h03m (prawdopodobnie w czasie 
lokalnym słonecznym w godzinach nierównych). Także po
przednie zaćmienie z 30 października 1091 r. miało być w tym 
celu obserwowane. Jakiś jego przyjaciel miał wykonać równo
ległą obserwację jednego z tych zaćmień w Anglii. Co do tych 
dwu obserwacji warto tylko dodać, iż były one pierwszymi
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Tabela 1.
Wybrane doniesienia i obserwacje, dotyczące zaćmień Księżyca 

wg europejskich źródeł średniowiecznych

L*>. Data Miejsce
Obliczone

UTmax | fmax
Opis źródłowy

1 734 I 24 Jarrow? 3h24m 1.59 Księżyc zalał się 
krwią nad ra 
nem, potem blask 
powrócił

2 1042 I 9 Monte
Cassino

4 14 1.51 Księżyc cały 
krwawy na bez
chmurnym nie
bie o 5h nocy

3 1056 IV 2 Sens 23 42 1.62 Księżyc jakby 
pokryty węglem 
przez 2 godziny

4 1074 X 7 Welten-
burg

21 22 1.78 Zaćmienie Księ
życa o 5h nocy 
widoczne z Mar
sem i Jowiszem

5 1092 X 18 Rzym? 5 06 1.81 Obserwacja Wal- 
chera of Mal
vern koniec o 
11:03 nier. godz. 
nocy

6 1133 II 21 Pr aha 4 29 0.46 Czwarta część (?) 
Księżyca zaczer
niona ok. wscho
du Słońca

7 1161 II 12 Halicz? 2 59 1.76 Księżyc zniknął 
a potem ukazał 
się krwawy; 
dwaj walczący 
rycerze (?) wi
doczni na jego 
tarczy

8 1179 VIII 19 St. | 
Truddpert

2 14 1.82 Księżyc w pełni 
zamienił się w 
krew na całą 
noc (?)

9 1193 V 18 St.
Truddpert

0 54 1.44 Księżyc powoli 
poczerwieniał 
jak płomień w 
przedostatnią 
godzinę nocy

10 1280 III 18 (Rosja) 0 43 1.69 Księżyc zniknął 
na długo i „nie 
wypełnił się” 
przed świtem
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znanymi dotyczącymi zjawisk zakryciowych (a podobno 
i pierwszymi w ogóle), jakie zostały wykonane przez Europej
czyków przy użyciu przyrządu (astrolabium) od r. 503, kiedy 
to astronomowie greccy zarejestrowali w Aleksandrii zakrycie 
Saturna!

W latach późniejszych różnice długości geograficznej wy
znaczano w ten sposób wielokrotnie, choć nie była to metoda 
wystarczająco dokładna. Tak np. Jan z Saksonii w XIV w. 
określił zapewne różnicę długości Magdeburga względem To
ledo i Jerozolimy.

Znaczenie zaćmień Księżyca jako omenów niebieskich było 
cały czas duże. Bywało też i tak, że wpływały one na bieg 
wypadków — zaćmienie z 3/4 kwietnia 1204 r. przerwało np. 
rzeź ludności, urządzoną w Konstantynopolu przez Wenecjan.

Zakrycie planet przez K siężyc
Zakrycia księżycowe były notowane w średniowiecznej Euro
pie przypadkowo (tab. 2). Grzegorz z Tours podaje pod rokiem 
554, iż „gwiazda najjaśniejsza weszła w krąg Księżyca”, wią
żąc to zjawisko ze śmiercią króla. Ponieważ nie jest podana 
data dzienna, możliwe są trzy przypadki, przy czym jedyne 
faktyczne zakrycie Saturna było raczej mało prawdopodobne 
do dostrzeżenia okiem nieuzbrojonym. Królem, którego doty
czyła przepowiednia mógł być Childebert, zmarły w r. 558.

Najciekawszą informację przekazał Simeon of Durham, cy
tując w XII w. jakąś zaginioną dziś notatkę z r. 755. W dniu 
23 listopada 755 r. miało dojść do zaćmienia Księżyca i zakry
cia przezeń jasnej gwiazdy. Notatka nie precyzuje jednak, czy 
oba zjawiska zachodziły równocześnie. Współczesne obliczenia 
w pełni potwierdzają tę obserwację. Jasną gwiazdą był Jo
wisz *, który został zakryty w chwili, gdy ponad połowa tarczy 
Księżyca wyłoniła się już z cienia. Odkrycie nastąpiło zaś po 
zakończeniu zaćmienia częściowego.

Przesłonięcie Jowisza przez Księżyc w r. 807, podane przez 
kronikarzy frankońskich jest także zgodne co do daty: „[...] 
oraz tegoż roku [...] 31 stycznia zaszło [takie zjawisko], gdy 
gwiazda Jowisz jakby widoczna była, przechodząc poza Księ
życem”. ; (

* R. R. Newton analizując to zakrycie (1972) przyjął, że zakrywanym  
obiektem była jedna z gwiazd Byka o jasności 5m, w  ogóle nie biorąc 
pod uwagę możliwości zakrycia planety. Dostrzeżenie zakrycia tak sła
bej gwiazdy okiem nieuzbrojonym, nawet przy zaćmionym Księżycu, 
nie jest możliwe.
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Tabela 2.
Doniesienia o zaobserwowaniu zakryć planet przez Księżyc w średniowiecznej Europie

Lp. Data Miejsce Planeta Zj.
Dane obliczone

Uwagi
UT A h FK

1 553 II 3? Tours Jowisz ✓ k 17*>5 +41° 41° 24+% Q. Jowisz 11' N
554 I 22? Tours Saturn z 17.8 +45 25 14+
554 IV 20? Tours Wenus k 22.8 >—2 10+ O. Wenus 27' N

2 755 XI 23 Durham? Jowisz z 20.3 —74 37 44z Podczas zaćm.
o 21.3 —58 45 100— Księżyca

3 807 I 31 Lorsch? Jowisz z 1.8 —22 38 83—
o 2.9 —  1 40 83—

4 1086 II 17 Ła Cava Wenus z 17.0 +73 12 2+
0 17.6 +80 4 2+ Na pocz. nocy

5 1096 VIII 7 La Cava Jowisz k 0.5 +  16 29 100— O. Jowisz 0?8 S

Oznaczenia:

Zj. — zjawisko: z — zakrycie, o — odkrycie, k — koniunkcja widoma 
{max. zbliżenie na niebie)

FK — faza Księżyca — procent oświetlonej tarczy (+  faza rosnąca, 
— faza malejąca, z -— podczas zaćmienia Księżyca)
O (w uwagach) — wg obliczeń

2/1991 
U

R
A

N
IA
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po zaćmieniu Księżyca 6/7 sierpnia 1096 r. miała miejsce tylko 
bliska koniunkcja Księżyca z Jowiszem.
Inne zjawiska
W kronikach z czasów Karola Wielkiego (m. in. u Einharda) 
można znaleźć jeden opis, odnoszący się do przejścia Merku
rego na tle tarczy Słońca: „[...] gwiazda M erkury 17 marca 
widoczna jest w słońcu jako mała, czarna plamka blisko środ
ka jego tarczy Niestety, opis ten jest zupełnie niepraw
dziwy choćby w tym sensie, że przejścia Merkurego mogą się 
zdarzać tylko w m aju lub listopadzie (o czym zapewne nie 
wiedział autor notatki). Prawdopodobnie za Merkurego wzięto 
jakąś wielką plamę słoneczną. Wiarygodnych przejść planet 
dolnych w każdym razie nie dostrzeżono.

Nie obserwowano właściwie także bliskich koniunkcji pla- 
netarno-gwiezdnych. Niektóre z koniunkcji są zapisane i były 
często przedmiotem złowrogich przepowiedni (np. koniunkcja 
Jowisza z Saturnem  w r. 1345 wraz z zaćmieniem Księżyca 
w tymże roku miała być zapowiedzią epidemii „czarnej śmier
ci” w Europie w r. 1348). Jedynie Bernhard W alther zanoto- 
momencie faktycznie doszło do przejścia Marsa na tle Saturna! 
wał rzekomo obserwację zakrycia Saturna przez Marsa. Zja
wisko to zaszło 9 października 1477 r., ale (wg obliczeń autora) 
w godzinach popołudniowych, gdy obie planety, świecące w 
Lwie, były w Europie pod horyzontem. W kulminacyjnym

Teorie zjawisk zaćmieniowych a obserwacje
We wczesnym średniowieczu potrafiono przewidywać z do
kładnością do 1 dnia moment nowiu, a dzięki analizowaniu 
położenia węzłów orbity. Księżyca („głowy” i „ogona smoka”) 
można było dojść do spodziewanych dat zaćmień. Przepowied
nie te były jednak mało dokładne i mało rozpowszechniane. 
Dopiero w XIII i XIV w. tablice astronomiczne podawały nie
co lepsze metody obliczania pozycji Słońca i Księżyca. Szcze
gólnie Jan  de Linieres (zm. przed 1335) dokonał postępu w 
dziedzinie obliczania zaćmień. Metody obliczeniowe, oparte 
ciągle na teorii geocentrycznej, stanowiły tylko ulepszenie 
dawnych metod Ptolemeusza. Przewidywanie zaćmień słonecz
nych utrudniał przy tym fak t słabej znajomości współrzęd
nych geograficznych, szczególnie długości (błędy dochodziły 
tu do kilku stopni).

Jak zatem przedstawiała się jakość średniowiecznych efe
meryd? Za ocenę może posłużyć analiza, jaką wykonał dla jed-
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nego z zachowanych XIV-wiecznych zestawów efemeryd zać
mień Słońca i Księżyca (rys. 1, omyłkowo zamieszczony w Ura
nii nr 1/1991 na str. 12). Dane te były zapewne obliczone wg 
jednej z wersji tablic Jana de Linieres. Błędy momentów do
chodzą nawet do 1 godziny, zaś faz (dla zaćmień Słońca — do 
0.5. W kilku przypadkach oczywiście zgodność była przypad
kowo bardzo dobra.

W raportach obserwacyjnych spotyka się czasami informa
cje o tym, że dane zaćmienie było przewidywane a nawet, że 
przewidziano je dobrze oo do godziny i fazy. Tak np. w r. 1267, 
wg roczników z Bazylei, „brat astronom Gotfryd z Wormacji 
przewidywał zaćmienie Słońca” w tymże roku (25 maja). 
W r. 1406 zaćmienie Słońca dla Paryża było zapowiadane, ale 
...przyjęto to z niedowierzaniem. Ciekawą zależność odkrył też 
włoski historyk astronomii Umberto dall’Olmo. Długo pokuto
wała teoria, że zaćmienia Słońca mogą się zdarzać tylko w 
dniu nowiu, obliczonego wg tablic syzygiów. Gdy zaćmienie 
nastąpiło w tymże dniu — było traktowane jako „naturalne”, 
gdy zaś data „nie zgadzała się” o 1 lub 2 dni — uznawano je 
za „cudowne”, mające cechy omenu, jako że uznawane było 
za „ponadnaturalne” — niezgodne z teorią.

Wreszcie, raporty obserwacyjne są niekiedy „podejrzanie” 
dokładne. Geoffroi z Meaux podał np., że zaćmienie Księżyca 
z 18 marca 1345 r. trwało 3h29Iłl54s, co zostało zapewne prze
pisane z efemerydy (faktyczny czas trw ania zaćmienia wynosił 
3h40m). W przypadku częściowego zaćmienia Słońca 8 m aja 
1491 r. jakiś mnich z klasztoru benedyktynów ŚW. Piotra w 
Erfurcie podał momenty kontaktów z dokładnością do m inuty 
(2h17m — 3h22m — 4h27m po południu). Dane te przepisał na 
pewno z kalendarza, jako że nie są zgodne z faktycznym prze
biegiem zjawiska (początek jest spóźniony o godzinę, a koniec 
tylko o 10 minut). Poza tym charakterystyczna jest symetria 
momentów początku i końca względem maksimum dla ów
czesnych obliczeń zakładających jednostajny ruch Księżyca 
względem Słońca na sferze niebieskiej w okolicy zaćmienia. 
Endres Tucher, gdy opisywał wspomniane już wcześniej zać
mienie Słońca z 17 czerwca 1433 r. w Norymberdze określił 
jego początek na l l h17m a maksimum (fazę całkowitości na 
12h16ra licząc chyba od wschodu Słońca. Są to momenty póź
niejsze od faktycznych tylko o kilka minut, toteż niewyklu
czone, że tym razem przy ich ustalaniu był pomocny zegar. 
O ile tak było, dokładność ta była jednak osiągnięta dość 
szczęśliwie.
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KRONIKA
Co świeci w Centrum Galaktyki?
Od jakiegoś czasu do astronomicznej społeczności napływają sprzeczne 
informacje o naturze świecącego jądra naszej Galaktyki. Chodzi tu 
o obszar o rozmiarach kilku lat świetlnych w samym Centrum. Duża 
ilość gazów i pyłów tak skutecznie przesłania te rejony, że można je 
badać tylko na falach radiowych i w podczerwieni. I tu właśnie za
czyna się problem. Według astronomów obserwujących w  podczerwieni 
zarówno ruchy (gwiazd i gazu) w Centrum jak i emitowany strumień 
energii dadzą się wytłumaczyć za pomocą bardzo gęstej gromady gwiazd 
(źródło podczerwone IRS 16) oraz osobliwej gwiazdy IRS 7 (czerwony, 
bardzo stary nadolbrzym podobny do obserwowanych w Obłokach Ma
gellana). Natomiast radioastronomowie od bardzo dawna woleliby wi
dzieć kandydata na „centralny silnik” w radioźródle Sag A. Leży ono 
w odległości 0.15 lat świetlnych od IRS 16, a ma własności (wyjątkowe 
w naszej Galaktyce) takie jak jądra galaktyk Seyferta i innych galak
tyk aktywnych. Świeci nietermicznie (temperatura jasnościowa ponad 
7 • 108 na długości fali 1.3 cm), widmo zmienia się jak częstość w po
tędze 1/3. jasność radiowa (2 • 10“  erga/sek) waha się z czasem w gra
nicach 20 procent. W jądrach galaktyk aktywnych spodziewamy się 
obecności czarnych dziur oraz świecących dysków — interferometryczne 
dane o rozmiarach najintensywniej świecącego radiowo obszaru naszej 
Galaktyki (średnica rzędu 20 jednostek astronomicznych) dobrze zga
dzają się z rozmiarami typowych dysków akrecyjnych wokół takiej 
czarnej dziury. Ostatnio grupa amerykańsko-australijskich astronomów 
dokonała odkrycia, które prawdopodobnie pozwoli rozstrzygnąć spory: 
radiowe obserwacje jądra Galaktyki ze zdolnością rozdzielczą lepszą 
niż 0.2 sek łuku (za pomocą VLA) wykryły obecność co najmniej czte
rech obłoków w  odległościach tygodni świetlnych od siebie (co może 
tłumaczyć zmienność strumienia). Są to bąble termiczmej plazmy o roz
miarach około 1700 jednostek astronomicznych, a wiele wskazuje na to, 
że są one fizycznie związane z Sag A (są wyrzucane z niego lub nań 
wpadają). Ponadto zaobserwowano rodzaj warkocza wydmuchiwanego 
z IRS 7 w kierunku od Sag A, a nie IRS 16! Kto wie, może widzimy 
podmuchy z dysku akrecyjnego? Na szczęście odpowiedź na to pytanie 
mogą dać w miarę szybko dalsze obserwacje:

— jeśli Sag A jest m iniaturą aktywnego jądra galaktycznego, to 
obłoki nasze poruszać się będą z relatywistycznymi prędkościami 
a ich jasność i położenie zmieniać się będą w skali czasowej 
rzędu tygodni,

— jeśli są to obłoki gazu „zanurzone” w  wiatrach gwiazdowych — 
zmiany ich położenia powinno się dać zauważyć po dziesiątkach 
lat,

— jeśli są to obłoki na orbitach wokół Centrum Galaktyki, zmian 
należy oczekiwać po około 100 latach. Chyba, że Sag A ukryw a 
czarną dziurę, w tedy może się zdarzyć, że przechodząca zbyt 
blisko gwiazida wpadając do środka spowoduje Wzrost jasności 
jądra o czynnik ponad 1000.

Tak więc otoczenie Sag A może liczyć na nasilone zainteresowanie 
obserwatorów.

Wg Nature, 1990, 348. 45.
M A G D A L E N A  S R O C Z Y Ń S K A - K O Ż U C H O W S K A
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Niezwykła galaktyka NGC 1614
Na podstawie jakich cech można określić czy galaktyka znajduje się 
w stanie aktywności, czy też nie? Odpowiedź na to pytanie mogą dać 
szczegółowe obserwacje optyczne, radiowe, w podczerwieni i spektro
skopowe galaktyki spiralnej NGC 1614 znajdującej się w gwiazdozbio
rze Erydan. Obserwacje takie były prowadzone przez Susan G. N e f f 
(Goddard Space Flight Center), J. B, H u t c h i n g s a  (Dominion Astro- 
physical Obserwatory), S. A. S t a n f o r d a  (University of Wisconsin’s 
W ashburn Observatory) i S  W - U n g e r a  (Royal Greenwich Observa
tory). Grupa ta doszła do wniosku, że jądro galaktyki NGC 1614, które 
jest teraz spokojne, za kilka milionów lat może stać się aktywne.

Główne zadanie, jakie stawiają sobie obserwatorzy galaktyk, to 
określenie, czy istnieje powiązanie ewolucyjne między galaktykami
0 różnych energiach. Większość galaktyk jest „normalna”, tzn. ma sy
metryczne kształty i ilość emitowanej energii jest równa sumie energii 
pojedynczych gwiazd Najdalsze i najbardziej energetyczne krańce gru
py aktywnych galaktyk zajm ują kwazary, które największą jasność 
wykazują w zakresie fal ultrafioletowych, czasami nawet większą niż 
w  optycznej części widma. Niektóre kwazary wykazują również nadmiar 
promieniowania podczerwonego, które prawdopodobnie pochodzi z pyłu 
kosmicznego, który reem ituje promieniowanie absorbowane na krótszych 
długościach fal. Mniej energetycznę są galaktyki Seyferta, nazwane na 
cześć amerykańskiego astronoma Carla S e y f e r t a ,  który pierwszy 
opisał je w 1943 roku. Galaktyki Seyferta są pod pewnym względem 
zminiaturyzowaną wersją kwazar,ów. Spektroskopowe obserwacje galak
tyk Seyferta wskazują na obecność bardzo gorącego gazu ekspandują
cego z rejonu jądra. Aktywne galaktyki można poznać nie tylko po 
ogromnych ilościach energii, ale także po zniekształconych, niesyme
trycznych kształtach, np. zniekształconych ramionach spiralnych, „ogo
nach” czy chmurach wyrzucanego gazu.

Stwierdzono, że zewnętrzne struktury NGC 1614 są wyraźnie po
dzielone. Fotografie wykonane w optycznej części widma i w podczer
wieni ukazują wielkie zgrubienie jednego z ramion spiralnych, rozcią
gnięte ramię spiralne na wschód od jądra, długi prosty ogon na po
łudnie i jasne miejsca w ogonie. Neff uważa, że ogon, pojaśnienia
1 rozszerzone ramię powstały wskutek oddziaływania sąsiedniej galak
tyki. Ale czy ta  galaktyka jest aktywna? Na dłuższych długościach 
fali obszar jądra NGC 1614 jest jaśniejszy. W dalekiej podczerwieni 
jasność jest taka sama jak dla galaktyk Seyferta I typu, których ̂ wid
ma bardzo przypominają kwazary. Nie zaobserwowano jednak jądra

' podobnego do jądra galaktyk Seyferta. Na podstawie tego można wy
sunąć dwa przypuszczenia: albo jądro nie osiągnęło jeszcze stadium ak
tywności, albo jest przesłonięte pyłem kosmicznym i promieniowanie 
nie może wydostać się na zewnątrz. W oparciu o przeprowadzone ob
serwacje autorzy skłaniają się do wniosku, że NGC 1614 nie przeszła 
jeszcze stadium aktywności.

Co nowego na Tytanie?
Dziesięć la t mija od chwili gdy sondy kosmiczne Voyager przeleciały 
w pobliżu Saturna i jego największego satelity — Tytana. Mimo ogrom
nych ilości informacji nadesłanych przez sondy nie wyjaśniono nawet

Wg Astronomy 1990, No. 8
M A Ł G O R Z A T A  PATYNA
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części zagadek zw iązanych z tym i odległym i św iatam i. Wciąż ak tualne 
pozostaje py tan ie co k ry je  się pod gęstą, pom arańczow ą atm osferą T y
tana. Sam a atm osfera rów nież została zbadana ty lko „w yryw kow o” 
(w m iarę dokładnie poznano ją  w  granicach 0—200 km  i powyżej 
1270 km). Dwa w ydarzenia: zakrycie gwiazdy 28 Sgr przez T y tan a  
i opozycja z czerw ca 1989 r. pozwoliły zwiększyć zasób inform acji o tym  
satelicie. ,

Zakrycie gw iazdy p ią tej w ielkości przez S atu rna, a p iętnaście godzin 
później przez T ytana (3 lipca 1989) obserw ow ane było w  Europie, Płn. 
A fryce i na Środkow ym  Wschodzie. Podczas zakrycia w ystąpiło  ciekawe 
zjaw isko załam ania św iatła gw iazdy na całym  brzegu satelity . Z O bser
w atorium  Paryskiego (20 km  na północ od cen trum  cienia) widoczny 
był wokół ta rczy  pierścień św iatła  z dw om a w yraźnie jaśniejszym i 
m iejscam i po przeciw nych stronach globu. B. S i c a r d y  w yjaśn ia to 
zjaw isko spłaszczeniem  atm osfery  księżyca na biegunach o około 1,7%. 
Z potw ierdzeniem  hipotezy o spłaszczonej atm osferze T ytana w ystąpił 
zespół W. B. H u b b a r d a  (U niversity  of Arizona). O bserw ując zak ry 
cie z Włoch i Izraela badał on zm iany jasności gw iazdy podczas zak ry 
w ania jej przez atm osferę księżyca. Jakkolw iek spłaszczenie może być 
w ynikim  w ew nętrznych różnic w  budow ie atm osfery  to  jednak  w edług 
S icardy’ego jest bardziej praw dopodobne, że jest ono spowodowane 
superro tacją  atm osfery okrążającej glob w  26 godzin, podczas gdy sam  
T y tan  obraca się w  ciągu 16 dni. Zakrycie odpowiedziało również 
częściowo na tem at budow y w ew nętrznej atm osfery. Dane S icardy’ego 
w skazują na silną ekstynkcję pom iędzy 250 a 400 km  spowodowaną 
przez w arstw ę chłodniejszego gazu lub absorbującego aerozolu.

Jak  p rzedstaw ia się aktyw ność atm osfery? Czy tak  jak  na Jowiszu, a 
praw dopodobnie też na S atu rn ie i U ranie, w ystępują tam  błyskawice? N ie
k tórzy  naukow cy uw ażali że tak. Jednak  w  św ietle ostatnich badań, 
jeśli w yładow ania na T ytanie istn ieją , to  są one tysiące razy słabsze 
niż ziemskie. M. D. D e s h  i M.  L. K a i s e r  (NASA G oddard Space 
F ligh t Center) podjęli się p rzetestow ania danych z Voyagera~l tw ie r
dząc, że sonda m ogła w ykryć w yładow ania, naw et gdyby były one 100 
tys. razy  słabsze niż ich ziemscy krew niacy. Naukowcy doszli do 
w niosku, że w  ciągu 100 m inut, kiedy sonda zbliżała się do T ytana, 
odbierała jedynie sygnały z S atu rna. Jednak  zbyt m ało w iadom o jeszcze 
o charak terze sam ej atm osfery  Tytana, by definityw nie przekreślić m o
żliwość istn ienia tam  błyskaw ic. Jedynym  konkretnym  w nioskiem  było 
obniżenie górnej granicy ty tańsk ich  w yładow ań na około jedną ty 
sięczną mocy ziem skich piorunów . B łyskawice m ogłyby odgrywać w ażną 
rolę w  chem icznym  ksztłtow aniu  atm osfery. W ystępowanie k ilku  węglo
w odorów  może być w yjaśnione sam ym  tylko oddziaływ aniem  św iatła 
słonecznego. Jednak  jest tam  zbyt dużo ety lenu (C2H 4) by mógł on 
pow stać w  powyższy sposób. W yładow ania rozw ażane były jako odpo
w iedni kata liza to r do tw orzenia tego związku. Jednak  zbyt m ała ich 
moc w skazuje raczej na inny, n ieznany sposób produkcji etylenu.

A tm osfera T y tana zaw iera znaczące ilości m etanu , którego w ięk
szość pod w pływ em  ultrafioletow ego prom ieniow ania Słońca przekształca 
się w bardziej złożone węglowodory, głównie etan . W ciągu m ilionów  
la t ew olucji globu w ystarczająca ilość ciekłego etanu  m ogła opaść na 
pow ierzchnię i u tw orzyć jeden  w ielki ocean o grubości naw et do 
jednego kilom etra. Czy jest tam  jakiś suchy ląd? T ak  — tw ierdzi D. O. 
M u h l e m a n  (C alifornia In stitu te  of Technology) n a  podstaw ie rad a 
row ych sesji przeprow adzonych w  1989 roku. 5 czerw ca o trzym ał on nie-
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zwykle silne echo z powierzchni Tytana. Jedynym wytłumaczeniem 
tego faktu jest obecność dużego lądu, gdyż odbicie od powierzchni roz
ległego oceanu powinno być o wiele słabsze i praktycznie niewykry- 
walne (sesja z 3-go czerwca wykazała praktycznie zerowe echo co wska
zuje, że część powierzchni księżyca pokryta jest cieczą). Do wysłania 
wiązki radiowej użyto siedemdziesięciometrowej anteny DSN (Deep 
Space Network) w Goldstone w Kaliforni. Natomiast do odbioru — 
zespołu 27 anten VLA. Wiązało się to z wycięciem czterech dni z pro
gramu Voyagera 2, który zbliżał się wtedy do Neptuna. Zarówno DSN 
jak i VLA wykorzystywane były w misji Voyagera-2.

Na następne informacje o Tytanie będziemy musieli poczekać chyba 
do przełomu tysiącleci, kiedy to orbitę Saturna ma osiągnąć sonda 
Cassini, a próbnik Huygens zostanie opuszczony w atmosferę Tytana. 
Spodziewane są dane sto razy lepsze niż otrzymane p9dczas przelotu 
Voyagerów,

Wg Sky and Telescope, 1990, 80. 119
S T A N I S Ł A W  R O K I T A

KRONIKA HISTORYCZNA

Edwin Hubbe — droga do astronomii

Pierwszy teleskop kosmiczny, który rozpoczął w tym roku obserwacje 
poza atmosferą Ziemi, nazwano imieniem E. Hubble’a — wielkiego 
amerykańskiego astronoma. Z jego nazwiskiem łączy się odkrycie tzw. 
ucieczki galaktyk (czego dowodem jest przesunięcie ku czerwieni linii 
widmowych). Hubble badając galaktyki — układy gwiazd podobne do 
naszej Galaktyki, dał podstawę współczesnej kosmologii (nauce badają
cej Wszechświat jako całość). Z nazwiskiem Hubble’a łączy się wiele 
podstawowych pojęć kosmologicznych: stała Hubble’a (od której zależy 
tempo rozszerzania się Wszechświata), promień Hubble’a (stała skalująca 
odległość we Wszechświecie), czy też ciąg Hubble’a (czyli klasyfikacja 
morfologiczna galaktyk). Ogromny dorobek naukowy Hubble’a został 
doceniony już za życia tego uczonego i to nie tylko ze względu na 
wagę jego prac, ale także dlatego, że Hubble był świetnym mówcą 
i popularyzatorem. A jak wyglądała droga do tak wspaniałej kariery 
naukowej?

Edwin Powell H u b b l e  urodził się 20 listopada 1889 roku w M arsh
field w stanie Missouri w dobrze sytuowanej i o dobrych tradycjach 
rodzinie agenta ubezpieczeniowego. Edwin był trzecim dzieckiem z sied
miorga rodzeństwa. Dzieci były wychowywane w typowo am erykań
skim duchu — być silnym, samodzielnym i najlepszym. Młody Hubble 
wyróżniał się w szkole jako bystry uczeń, lecz wcale nie był najlepszy 
w swojej klasie Być może dlatego, że nie koncentrował się tylko na 
nauce. Mając świetne warunki fizyczne (był wysoki i o atletycznej po
stawie) uprawiał z zamiłowaniem sport (i to wszechstronnie) poświęca
jąc mu wolne chwile i wakacje.

Po skończeniu szkoły i uzyskaniu stypendium Hubble rozpoczyna 
studia na Uniwersytecie Chicagoskim. Ma wtedy 16 lat (jest o 2 lata 
młodszy od kolegów). Obok podstawowych kursów z matematyki, che
mii,, fizyki, astronomii uczył się także języków obcych (oprócz fran
cuskiego także greki i łaciny) z którym i sobie zresztą świetnie radził.
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O sta tn ie  2 la ta  stu d ió w  by ły  ju ż  u k ie ru n k o w a n e  n a  fizyką  i astronom ię . 
H ubb le  by ł w y ró żn ia jący m  się s tu d e n te m  z fizy k i (p raco w ał h a w e t 
jako  a sy s te n t la b o ra to ry jn y  u R. M i 11 i k a n  a). N a to m ias t n iek tó re  
k u rsy  z a s tro n o m ii w yższej n ie  p a s jo n o w a ły  jego. T ak  ja k  w  szkole 
ś red n ie j H u b b le  pośw ięca  dużo czasu  na  u p ra w ia n ie  sp o rtu . J e s t  g łów 
n y m  f ila re m  s tu d en ck ie j d ru ży n y  sp o rto w e j. G ra  w  koszyków kę, p ływ a, 
u p ra w ia  biegi, skoki. Bez tru d u  łączy  życie tow arzy sk ie , sp o r t i n aukę .

Po u k o ń czen iu  s tu d ió w  i o trzy m an iu  ty tu łu  B ache lo r o f S cience 
H u b b le ’ow i p rzy zn an o  s ty p en d iu m  w  O xfordzie , co by ło  dużym  w y ró ż
n ien iem . W O xfordzie  H u b b le  zdecydow ał się n a  s tud iow an ie ... p ra w a , 
w y p e łn ia jąc  w  te n  sposób w olę d z iad k a  i o jca. Je d n a k  p raw o  n ie  z a 
in te reso w ało  go. N ad  n u d n e  w y k ład y  z p ra w a  s ta w ia ł w yżej w ycieczki, 
sp o tk an ia  to w arzy sk ie , no i oczyw iście u p ra w ia n ie  spo rtu . M im o m ałego  
n a k ła d u  p racy  I iu b b le  m ia ł b a rd zo  d o b re  w yn ik i w  nauce , co n ie w ą t
p liw ie  św iadczy  o dużych  zdo lnościach  (także h u m a n is ty c z n y c h ).-

P o  trzech  la ta c h  H ubb le  w ra c a  do S tan ó w  z zam ia rem  p ra k ty k o 
w a n ia  n a  ad w o k a ta . W kró tce  je d n a k  po rzu ca  te  p lan y  *i rozpoczyna 
p ra c ę  jak o  nauczyc ie l fizy k i (a tak że  języka  h iszpańsk iego , k tó rego  
nau czy ł się podczas p o b y tu  w  E uropie). Ze sw oim  to w arzy sk im  sty lem  
bycia , a  tak że  g łęboką w iedzą  (był p rzecież  bard zo  d ob rym  s tu d e n te m  
fizyki) je s t bard zo  łu b ian y m  nauczycie lem . Lecz d la  H u b b le ’a — u m y 
słu  w szechstronnego  i ch łonącego  w iedzę •— to  za jęc ie  n ie  w yp e łn ia ło  
jego  m ożliw ości. D la tego  też  po  ro k u  zaczął zab iegać  o m ożliw ość p o 
g łęb ien ia  s tu d ió w  n ad  astro n o m ią . H u b b le  o trzy m a ł s ty p en d iu m  w O b- 
s e rw a to riu im  Y erkesa . O b se rw a to riu m  to  p rzeży w ało  w łaś.iie  sw oje  
s łabe  dn i (g rupa  n a ja k ty w n ie jsz y c h  astro n o m ó w  p rzen io sła  się do K a l i 
fo rn ii, a b y  o rgan izow ać ta m  o b se rw a to riu m  n a  M ount W ilson) i p o trz e 
bow ało  b y streg o  i so lidnego  s tu d e n ta -a sy s te n ta . Choć s ty p en d iu m  by ło  
n iew ie lk ie , a o b se rw a to riu m  położone w  cichym  i u s tro n n y m  m ie jscu  
(do te j p o ry  H ubb le  p ro w ad z ił b a rd zo  ak ty w n y  try b  życia), to  H ubb le  
szybko się n a  n ie  zdecydow ał.

N a p oczą tku  ..pow rotu  do a s tro n o m ii” H ubb le  z e tk n ą ł się z w y n i
k am i p racy  V. M. S 1 i p  h  e r  a, k tó ry  po ra z  p ie rw szy  w y k o n a ł o b se r
w ac je  sp ek tro sk o p o w e m g ław ic  (galaiktyk) n a  k tó ry ch  b y ły  w idoczne 
duże  p rzesu n ięc ia  ku  czerw ien i lin i w idm ow ych  (w iększe n iż  d la  gw iazd). 
Za pom ocą 24 ca low ego re f le k to ra  zna jd u jąceg o  się w  o b se rw a to riu m  
Y erkesa  (i w te d y  p ra w ie  n iew ykorzystanego ) H ubb le  rozpoczął z zapa łem  
o b se rw ac je  fo to g raficzne  m gław ic . Ju ż  w k ró tce  m ia ł w ie le  c iekaw ych  
w yników . M ając  dużo zdjęć m g ław ic  podzielił je  na  sp ira ln e  i e lip 
ty czn e  (później ro zw in ą ł tę  k lasy fik ac ję ). Z auw aży ł, że ro zk ład  ty ch  
m g ław ic  n ie  je s t p rzy p ad k o w y , a  m ianow icie , że u n ik a ją  one p łaszczy 
zny dysku  G a lak ty k i, o ra z  że często się gruipują. N a te j  p o d staw ie  w y 
suną! bard zo  śm ia łą , ja k  n a  ta m te  czasy  h ipo tezę, że są to  o b iek ty  
leżące poza n aszą  G a lak ty k ą . W ynik i te  złożyły się na  d o k to ra t H u b 
b le ’a, k tó ry  kończył w  w ie lk im  pośp iechu , gdyż w łaśn ie  w  styczn iu  
1917 ro k u  S tan y  Z jednoczone p rzy łączy ły  się do I-sze j w o jn y  św ia to w ej 
p rzec iw  N iem com . H u b b le  w y ch o w an y  w  d uchu  p a tr io ty czn y m  zgłosił 
się n a  o ch o tn ik a  do w o jsk a . C zuł się tu  bard zo  dobrze! Z a jm o w ał się 
g łów n ie  szko len iem  żo łn ie rzy  w  S tan ach , a  późn ie j w  E urop ie . L ecz  k u  
jego  w ie lk iem u  ro zcza ro w an iu  n ie  b ra ł  ud z ia łu  w  żadne j b itw ie! L a tem  
1919 ro k u  H u b b le  w  sto p n iu  m a jo ra  w ra c a  do S tanów , i u d a je  się p ro s to  
do K a lifo rn ii do  O b se rw a to riu m  M oun t W ilson.

H u b b le ’a, w y ró żn ia jąceg o  się zdolnościam i, zapa łem  i u m ie ję tn o śc ia 
m i m łodego  d o k to ra n ta  z O b se rw a to riu m  Y erkesa , dostrzeżono  ju ż  p rzed
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wojną. Dyrektor Obserwatorium na Mount Wilson, G. E. H a l  e, szuka
jąc zdolnych ludzi do pracy przy nowym 100 calowym teleskopie, już 
wcześniej oferował Hubble’owi pracę, pod warunkiem napisania dokto
ratu. Teraz, po zakończonej wojnie, Hubble mógł wrócić do tej pro
pozycji. 100 calowy teleskop na Mount Wilson właśnie rozpoczął pracę. 
Hubble miał już duże doświadczenie, jak najlepiej wykorzystać reflek
tor, no i oczywiście miał już interesujący i zaawansowany przedmiot 
badań — mgławice. Mając najlepszej klasy sprzęt Hubble dość szybko 
uzyskał nowe ciekawe wyniki: odkrył mianowicie wiele gwiazd zmien
nych (cefeid) w galaktykach spiralnych (najpierw w M33 i M31). Pozwo
liło mu to określić odległość do tych galaktyk i przekonać największych 
sceptyków, że są to obiekty pozagalaktyczne. Dalsza konsekwentna praca 
pozwoliła mu na uzyskanie nowych ciekawych rezultatów dających pod
stawę nowo rodzącej się dziedzinie — kosmologii, i naszemu nowemu 
spojrzeniu na Wszechświat. m ą r i a  ł y s i k

OBSERWACJE
Wyprawa na całkowite zaćmienie Słońca 22 lipca 1990 r.
Obserwacje całkowitego zaćmienia Słońca jest marzeniem każdego mi
łośnika astronomii. Dla am atora. z kraju średniej wielkości taka obser
wacja przeważnie jest związana z koniecznością wyjazdu za granicę. 
Pas całkowitego zaćmienia Słońca w dniu 22 lipca 1990 r. przebiegał sto
sunkowo blisko Polski i dlatego też zaćmienie to wzbudziło duże zain
teresowanie wśród obserwatorów *). Niżej podpisany wraz z żoną miał 
szczęście znaleźć się w pasie całkowitości zaćmienia w niedzielny pora
nek 22 lipca. Dzięki prywatnym kontaktom z miłośnikiem astronomii 
panem Longinem G a r k u l e m ,  Polakiem mieszkającym w Daugavpils 
na Łotwie, zostaliśmy włączeni w skład ekspedycji zaćmieniowej Łotew
skiego Towarzystwa Astronomiczno-Geodezyjnego z Rygi do Biełomor- 
ska. Oprócz nas p. Garkul umożliwiił wyjazd na zaćmienie państwu K ry
stynie i Kazimierzowi Kosz z Chorzowa. Kazimierz K o s z  jest aktyw 
nym członkiem Sekcji Obserwatorów Komet PTMA.

Ekspedycja Łotewskiego Towarzystwa Astronomiczno-Geodezyjnego 
liczyła 54 osoby, w tym grupę astronomów z obserwatorium w Berlinie. 
Dzięki znakomitej organizacji wyprawy kierowanej przez przewodniczą
cego Towarzystwa pana Matissa D i r i k i s a ,  bez kłopotów znaleźliśmy 
się 21 lipca 1990 r. w Biełomorsku, niecałe 200 km od kręgu polarnego. 
Do Biełomorska, który stał się na krótki czas miastem astronomicznym, 
przybyło około 2 tysiące obserwatorów. Oprócz Polaków i Niemców 
zaćmienie Słońca obserwowała też ekipa z Francji. Na równi z zać
mieniem interesująca była dla nas tam tejsza przyroda. W lipcu średnia 
tem peratura na tam tym  obszarze wynosi około plus 10—15°C, a Słońce 
niknie za horyzontem tylko na krótko. O żadnych obserwacjach nocnych 
nie może być więc mowy. Przyroda tamtych okolic szokuje odmiennością 
i surowością. Monotonna równina porośnięta lasem sosnowym, pełna 
bagien i zdradliwych moczarów nie do przebycia latem.

Według obliczeń faza całkowita zaćmienia miała nastąpić na wyso
kości około 7 stopni nad horyzontem, co zmusiło nas do założenia bazy 
na  skale wchodzącej w  Morze Białe, aby mieć maksymalnie płaski teren 
do obserwacji. Cały dzień poprzedzający zaćmienie upłynął nam na 
przygotowywaniu sprzętu oraz zwiedzaniu miasta i wyprawie nad kanał
*) P a tr z  Urania  n r  12/1990
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biełam orski. Ku naszej rozpaczy, po pięknym  słonecznym  dniu około  
godz. 20 UT szybko zaczęło rosnąć zachm urzenie. K iedy po trzech go
dzinach snu ud aw aliśm y się na punkt obserw acyjny, całe niebo pokry
w a ły  chm ury w arstw ow e. Czteroosobowa grupa polska, za g ł6w ne za
danie postaw iła  sobie fotografow anie zjaw iska, pom iar tem peratury  
w  czasie zaćm ienia oraz obserw acje ptaków . K azim ierz Kosz podjął się  
fotografow ania całego przebiegu zaćm ienia, R enata K i e 11 y k a m iała  
fotografow ać fazę częściow ą, K rystyna K o s z  notow ała tem peraturę  
i czasy w ykon yw ania  zdjęć, a  niżej podpisany jako zadanie obrał sobie  
fotografow anie fazy całkow itej oraz pracę grupy. O godz. 23.45.UT zaję
liśm y stanow isko obserw acyjne. W iał m ocny w iatr z NE, niebo pokryte  
było  chm uram i. O godz 00.25UT pokazało się S łońce jako w ielka  czer
w ona kula, w zbudzając zrozum iałe poruszenie w śród licznych grup ob
serw atorów  rozlokow anych w  pobliżu. N iestety , po około 10 m inutach  
Słońce w eszło  w  chm ury. I. kontakt o  godz. 01,02UT nastąpił przy praw ie  
p ełnym  zachm urzeniu, jedynie w schodnia część nieba była gdzieniegdzie  
odsłonięta. O godz. 01.30UT zauw ażyliśm y że otoczenie w yraźn ie pociem 
niało pom im o jednakow ego zachm urzenia. O godz. 01.40UT zjaw isko  
półm roku stało  się jeszcze głębsze. Na kilka m inut przed II kontaktem  
podjęliśm y decyzję aby spróbow ać uchw ycić m om ent początku fazy  
całkow itej i jej końca licząc na nagły  spadek i w zrost ośw ietlen ia . 
O godz. 01.53.37UT dosłow nie „uderzyła w  nas” nagła ciem ność. Oto
czen ie stało się szarostalow e. W szystko pogrążyło się w  głębokim  pół
mroku. Skaliste w ybrzeże, otaczająca nas przyroda i blask ognisk pa
lonych przez grupy obserw acyjne (kom ary!) spraw iły  że poczuliśm y się 
nagle jak przeniesieni o tysiące la ł w stecz. Nad zachodnim  i południo
w ym  horyzontem  pojaw iła się czerw onaw a zorza zaćm ieniow a. Przyroda  
także została zaskoczona przez zaćm ienie. M ew y dotychczas głośno krzy
czące nad plażą zam ilk ły  nagle, aby szybko zebrać się w  stado i w  zu 
pełnej ciszy odlecieć w  k ierunku południow ym . P o up ływ ie  1,5 m inuty, 
o godz. 01.55.17UT całe  otoczenie znowu pow róciło  do sw oich natural
nych barw. N iełaskaw e nam  tego dnia S łońce ukazało się dopiero na  
kilka m inut o godz. 02.24UT w  szczelin ie m iędzy chm uram i. T em pera
tura przez cały czas u trzym yw ała  się na poziom ie +12°C . K iedy późnym  
popołudnierp czekaliśm y na stacji na pociąg z M urm ańska do L enin
gradu, nasza gw iazda dzienna znowu św ieciła  na czystym  niebie. Czy 
w obec tego n ależy uznać naszą w ypraw ę za fiasko? Na p ew no nie. Sam o  
stw ierdzen ie faktu  nocy w  czasie dnia było n iezw yk łym  przeżyciem . 
Zostaliśm y oczarow ani n iezw yk łą  przyrodą północy, a w  drodze po
w rotnej m ieliśm y m ożliw ość (znowu dzięki panu M atissow i D irikisow i) 
spędzenia dwóch dni w  obserw atorium  w  Pułkow ie.

M yślę, że w rażeń j2k ie  b yło  nam  dane przeżyć w  zupełności w y
starcza, aby napisać że  w ypraw a na całkow ite zaćm ienie Słońca 22 lip - 
ca 1990 roku była udana. g r z e g o r z  k i e ł t y k a

K om unikat nr 9/90 Sekcji O bserw acji Słońca PTM A
W yniki obserw acji S łońca w e w rześniu  1990 r. przysłało 5 obserw ato
rów : M arcin B e t l e j ,  M irosław  G o ź d z i e w s k i ,  M aciej P i ę t k a ,  
A ndrzej P i l s k i ,  M ieczysław  S z u l c .  Łącznie w ykonano 51 obserw a
cji w  24 dniach. Średnie dzienne w zględne liczby W olfa w e w rześniu  
1990 r. w ynoszą:
I. 96, 2. - - -, 3. 131, 4. 128, 5. 114, 6. 112, 7 . ----- , 8. 100, 9. 131, 10. 128,
II. 119, 12. 138, 13. 153, 14. 169, 15. 164, 16. 181, 17. 160, 18. 111, 1 9 . ----- ,
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20. 154, 21. 128, 2 2 .-----, 23 108, 2 4 .-----, 25. 90, 26. 101, 27. 92, 28. 100,
2 9 .---- , 30. 124.
Średnia miesięczna względna liczba Wolfa we wrześniu 1990 r. wynosi 
123,8 (1?3,7). Średnia względna liczba Wolfa z jednego obrotu Słońca 
wynosi 125,1 (135,9). W nawiasach podano średnie liczone bez współ
czynników obserwatorów.

ANDRZEJ PILSKI

Z KORESPONDENCJI
Szanowna Redakcjo!

Jestem inżynierem elektrykiem, mam 59 lat. Astronomią zajmuję się od 
14 lat. Wykonuję obserwacje Słońca przez lornetkę, robię szkice jego 
tarczy z grupami plam i wyliczam indeks Wolfa, gdy na to pozwala 
pogoda. Przy okazji wykonuję zdjęcia za pomocą teleskopu Maksutowa 
100/1000 mm z układem Barlowa oraz dwoma filtram i przed tele
obiektywem: standardowym żółto-zielonym i drugim niebieskim, który 
umieszczam między układem Barlowa a fotokamerą Zenit. Stosuję eks
pozycje 1/250—1/500 sek. Używam filmu o czułości 5 ASA czyli 8 DIN. 
Schemat zestawu jest opisany w RiSe Hvezd, n r 12 z 1989 r.

Już kilka lat koresponduję z amatorami astronomii z Polski, Cze
chosłowacji, Finlandii, USA i ZSRR. Moje zdjęcia, a także artykuły 
były publikowane w czasopismach astronomicznych Łotwy, ZSRR i Cze
chosłowacji. Znam osobiście Grzegorza K i e ł t y k ę  z Krosna, Kazi
mierza K o s z a  z Chorzowa oraz Stanisława B r z o s t k i e w i c z a  
z Dąbrowy Górniczej, których byłem gościem w czasie pobytu w Polsce 
w lutym 1990 r. Przyjmowałem u siebie Państwa Kiełtyków i Koszów 
w lipcu tego roku, kiedy uczestniczyliśmy w ekspedycji Łotewskiego 
Towarzystwa Astronomii i Geodezji na całkowite zaćmienie Słońca do 
Biełomorska (północ ZSRR). Niestety pogoda była zła ale podróż była 
interesująca pod względem krajoznawczym.

Z poważaniem . l o n g i n  gargijl
M liu r ln a  i  

SU  228400 D augavp ils , Ł o tw a
Szanowny Panie Redaktorze,

W 10-tym numerze z 1990 roku Uranii ukazał się interesujący arty 
kuł Pana Profesora Józefa S m a k a pt. Teleskop globalny, w którym  
przedstawiony jest udział astronomów polskich w programie nieprzer
wanych obserwacji gwiazd zmiennych. Gwoli ścisłości informacji dostar
czanych przez Pańskie pismo licznym miłośnikom astronomii w Polsce 
pragnąłbym jednak poinformować, że w  ramach tego samego programu 
gwiazda GD 358 była obserwowana nie tylko przez dwie noce na Su- 
horze, ale również przez sześć nocy w  stacji obserwacyjnej Uniwersy
tetu Warszawskiego w Ostrowiku. Donoszę o tym z tym większą przy
jemnością, że większość obserwacji została wykonana przez studenta 
III roku astronomii Uniwersytetu Warszawskiego Pana Krzysztofa 
S t a n k a .  Jak  się okazało, obserwacje były dość szczęśliwie rozłożone 
w  czasie i zostały pozytywnie ocenione przez organizatorów przedsię
wzięcia. Mapkę zamieszczoną w  artykule Prof. J. Smaka należałoby 
zatem uzupełnić o punkt odpowiadający Obserwatorium Warszaw
skiemu.

Łączę wyrazy szacunku m a r c i n  k u b i a k
D i(rektor Obserwatorium Warszawskiego
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KALENDARZYK ASTRONOMICZNY

O p raco w ał G. S ita rsk i M aj 1991 r.

Słońce

W  m a ju  S łońce w stę p u je  w  zn ak  B liźn ią t. D n ia  c iąg le  jeszcze p rzy b y w a; 
o to  m o m en ty  w schodów  i zachodów  S łońca w  W arszaw ie: 1 m a ja  
S łońce w schodzi o  5h7m, zachodzi o 20him , a 31 m a ja  w schodzi o 4h22m, 
zachodzi o 20h46m.

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

D ata
1991 P Bo

•
Lo ' D a ta  

1991 P Bo Lo

V 1 — 24?16 —4 915 44?19 V 17 —20944 - 2 - 4 2 192-64
3 —23.80, — 3.95 17.76 19 — 19.85 —2.19 166.18
5 — 23.40 — 3.74 351.32 21 — 19.24 — 1.96 139.74
7 — 22.97 — 3.53 324.88 23 — 18.60 — 1.72 113.28
9 —22.52 —3.32 298.44 25 — 17.94 — 1.48 86.81

11 — 22.04 —‘3.10 271.99 27 — 17.26 — 1.25 60.34
13 — 21.53 —2.88 245.54 29 — 16.55 — 1.01 33.88
15 — 21.00 —2.65 219.10 31 — 15.82 — 0.77 7.42

P — kąt odchylenia osi obrotu Słońca mierzony od północnego wierzchołka tarczy; 
B„, L„ — heliograficzna szerokość i długość środka tarczy.
4d22hl5m — heliograficzna długość środka tarczy wynosi 0°.

K siężyc

K olejność fa z  K siężyca  je s t w  m a ju  n a s tę p u ją c a : o s ta tn ia  k w a d ra  
7d3h) n ó w  14<37ł\ p ie rw sza  k w a d ra  20d22h, p e łn ia  28d i 4h. \y  p e ry g eu m  
K siężyc zn a jd z ie  się 15 m a ja , a  w  apogeum  d w u k ro tn ie , 3 i 31 m a ja . 
W  m a ju  ta rc z a  K siężyca z a k ry je  d w u k ro tn ie  U ra n a  i ra z  N ep tu n a , a le  
z jaw isk a  te  b ęd ą  w idoczne ty lk o  n a  p ó łk u li p o łudn iow ej.

P la n e ty  i p lan e to id y

N ad zachodn im  h o ry zo n tem  b łyszczy  W e n u s  ja k o  G w iazda  W ie
czo rna  — 3.7 w ie lkości. W ieczorem  w idoczny je s t też  M ars i Jow isz. 
M a r s  w ę d ru je  poprzez  gw iazdozb ió r B liźn ią t w  k ie ru n k u  gw iazdo
zb io ru  Rak&, c iąg le  o d d a la  się od Z iem i i św ieci co raz  s łab ie j (+ 1 .7  
w ie lk . gw iazd.). J o w i s z  św ieci w  gw iazdozb io rze R ak a  ja k o  ja s n a  
g w iazd a  — 1.6 w ielkości. S a t u r n  w idoczny  je s t n a d  ra n e m  jak o  g w ia 
zda + 0 .7  w ie lkości n isk o  n a d  h o ry zo n tem  w  gw iazdozb io rze K oziorożca.' 
U r  ą n  (6 w ielk .) i^ N  e p  t  u  n  (8 w ielk .) p rz e b y w a ją  w  gw iazdozb io rze
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S trze lca , gdzie m ożna je  p oszuk iw ać p rzez  lu n e ty . P l u t o n  w idoczny 
je s t p rzez  ca łą  noc n a  g ran icy  gw iazdozb io rów  W ęża i W agi, ale do
s tęp n y  je s t ty lk o  p rzez  duże te le sk o p y  (ok. 14 w ielk . gw iazd.). M e r 
k u r e g o  m oże poszuk iw ać ra n k ie m  n a d  w schodn im  ho ry zo n tem  (0.5 
w ielk . gw.).

M eteory

O d 1 do 8 m a ja  (m ak sim u m  p rzy p ad a  5 m a ja ) p ro m ie n iu ją  e ta  
A k w a r y d y .  R a d ia n t m e teo ró w  leży na  ró w n ik u  n ieb iesk im  w  g w ia 
zdozbiorze W odn ika  (rek t. 22h24rn). W aru n k i o b se rw ac ji n ie  są w  ty m  
ro k u  najlepsze .

* * *

ld  księżyc 2 p rzechodzi n a  tle  ta rczy  Jow isza', n a  k tó re j o 22h 18m 
. p o jaw i się c ień  tego  księżyca. K on iec  p rze jśc ia  księżyca  o b se rw u jem y  

o 22h37m.
4 d o  10h K siężyc zn a jd z ie  się w  b lisk im  złączeniu  z U ran em ; za

k ry c ie  p la n e ty  p rzez  ta rczę  K siężyca  w idoczne będzie  n a  P o łu d n io w y m  
P acy fik u , w  A m eryce  P o łu d n io w ej, n a  F a lk la n d a c h  i n a  P o łu d n io w y m  
A tla n ty k u . O 16h K siężyc w  z łączen iu  z N ep tu n em  w  odl. 192.

6d O 9h S a tu rn  w  z łączen iu  z K siężycem  w  odl. 2ę. W ieczorem  do 
2 ih 4 5 m n a  ta rc z y  Jo w isza  w idoczny  je s t c ień  jego  1 księżyca.

7 d o  22h20lr‘ k siężyc 3 rozpoczn ie  p rze jśc ie  n a  tle  ta rc z y  Jow isza.
3<i O 2 2 h2 4 m począ tek  p rze jśc ia  2 księżyca  n a  tle  ta rc z y  Jow isza.
10d5h P lu to n  w  opozycji. W ieczorem  księżyc 2 u k ry ty  je s t w  cieniu  

Jow isza; o 2,l h58rn o b se rw u jem y  kon iec  zaćm ienia .
12d O 15h K siężyc w .z łączen iu  z  M erk u ry m  w  odl. 9°, a  o 20h M er

k u ry  zn a jd z ie  się w  n a jw ięk szy m  zachodn im  odch y len iu  od S łońca (26°).
16d O 7h M ars zn a jd z ie  się w  z łączen iu  z P o llu k sem  (w  odl. 5°), 

je d n ą  z dw óch  ja sn y ch  gw iazd  w  gw iazdozb iio rze  B liźn ią t. O 23h7m 
n a s tą p i p o czą tek  zaćm ien ia  4 księżyca  Jow isza.

1 7 d o  9h złączen ie  W enus z K siężycem  w  odl. l ?ó, a  o 13h S a tu rn  
n ie ru ch o m y  w  re k ta sc e n s ji. W ieczorem  księżyc  2 Jow isza  u k ry ty  je s t 

•w  c ien iu  p la n e ty  aż do 24^34^ (koniec zaćm ien ia).
18d M ars w  z łączen iu  z K siężycem  W odl. 2° o  12h.
19d9h Z łączen ie  Jow isza  z K siężycem  w  odl. 2°.
20<J K siężyc 1 i jego c ień  p rzechodzą  n a  tle  tarcz|y Jow isza . O b se r

w u je m y  po czą tek  p rze jśc ia : księżycą  o 2 2 h8 m, jego  c ien ia  o 23hl9m.
21d W ieczorem  księżyc 1 u k ry ty  je s t w  c ien iu  Jow isza  do 22h57iP5 

(koniec zaćm ienia). O 15 ' ‘2 ()ni S łońce w stę p u je  w  znak  B liźn ią t, jego  
długość ek lip ty czn a  w ynosi w ów czas 60°.

26d Do 22hi7m n a  ta rc z y  Jow isza  w idoczny  je s t c ień  jego 2 księżyca.
3 1 d o  3h W enus zna jdz ie  się w  z łączen iu  z P o llu k sem  (w  odl. 4°), 

je d n ą  z dw óch  ja sn y ch  gw iazd  w  gw iazdozb io rze B liźn ią t. K siężyc z n a j
dzie  się w  b lisk im  z łączen iu  o 15ł> z U ran em , a o 22h z  N ep tu n em . 
T a rcza  K siężyca  z a k ry je  ob ie  p la c e ty : zak ry c ie  U ra n a  w idoczne będzie  
W A u stra lii , n a  N ow ej Z eland ii, n ą  T a h it i i n a  P o łu d n io w y m  P acy fik u ; 
zak ry c ie  N e p tu n a  w idoczne będzie  n a  A n ta rk ty d z ie  i n a  P o łu d n io w y m  
P acy fik u .

M om enty  w szystk ich  z jaw isk  po d an e  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

R. S t r z o n d a l a ,  M. V o r e l  — 
Carbon Stars.

A. M. P i a s k o w s k i  — Methods 
of Amateur Observations of Stel
lar Spectra.

M. Z a w i l s k i  — Historical Ob
servations of Eclipsing Pheno
mena (VIII). Mediaeval Obser
vations. Europe, continued.

C h r o n i c l e :  What Is Shining in 
the Centre of Our Galaxy? i— 
An Unusual Galaxy NGC 1614 — 
What Is New on Titan?

H i s t o r i c a l  C h r o n i c l e :  
Edwin Hubble — a Path to 
Astronomy.

O b s e r v a t i o n s .
F r o m  C o r r e s p o n d e n c e .
A s t r o n o m i c a l  C a l e n d a r .

C O JX E P >K A H H E

P. C n u o H j i a j i a  M. B o p e j i b  — 
YrjiepoAHbie 3Be3Abi.

A.  M.  r i n C K O B C K H  —  MeTOflbl 
■nioSiiTejibCKHX nafijnofleiiHH cneK- 
T p O B  3B C 3A.

M.  3 a B H J i b C K n  —  HcTopnwecKHe
naOjiioaeHHH 3 aTMeHHbix HBJieHHH' 
(VIII).  CpeflHeBeKOBbie Ha6.wo,n.e- 
hhh. E B p o n a ,  ripo.aoji>KeHHe. 

X p O H H K a :  M t O  CBeTJiTCH B UeHT- 
pe TajiaKTHKH? —  H e o S b M H a a  ra- 
jiaKTHKa NGC 1614 —  M t o  HOB O r o  
na TiiTane?

H c T o p n i e c K a a  xpoHHKa: 
3 a b h h  X a 6 6 ji —  nyTb k acT p a iio -
MHH.

H a 6 j n o A e H H H .
W 3 KoppecnoHfleHUHH. 
A c T p O H O M H H e C K H f t  k a ji e h- 

A a p b.

Trzecia strona  okładki: Zdjęcia kom ety  Levy'ego (,1990c) w ykonane przez Jerzego 
Speila za pomocą kam ery  z obiektyw em  ORESTEGOR 4/300 m m  na film ie 
FOTOPAN HL (27 DIN) w dniu 24 sierpnia 1990 r .  (górne, czas ekspozycji 
5 min, jasna gwiazda to u Aql) i 27 sierpn ia  1990 r. (dolne, czas ekspozycji 
7 m in, dwie rów noległe linie z p raw ej strony  to ślad św iateł pozycyjnych 
przelatu jącego sam olotu).
Czw arta s trona  okładki: Zdjęcia do a rty k u łu  A. Piaskow skiego: u góry  — od 
lew ej: soczewka cylindryczna w opraw ie n ak ręcanej na okular, p ryzm at obiek
tyw ow y o średnicy  63 mm i kącie łam iącym  19° oraz pryzm at bez opraw y 
o średnicy  78 mm i kącie 12°; u dołu a) okular o odległości ogniskowej 16 mm, 
b) spektroskop okularow y produkcji NRD, c) nak ręcana  na  okular część spek tro 
skopu opisanego w tekście, d) część spektroskopu mieszcząca pryzm at o dyspersji 
3,4“, e) dw uskładnikow y pryzm at ,,a la vision d irec te” o dyspersji 5,4°.

Teleskop Newtona 90/900 sprzedam. Wszyscy obserwatorzy księży
ców Jowisza proszeni są o skontaktowanie się ze mną.

ZBIGNIEW  B R Y ŁO W S K l  
ul. Ł u ty ck a  61, Koszalin

Istnieje możliwość wykonania na podstawie katalogów gwiazd w  wersji 
komputerowej mapek wybranych obszarów nieba, okolic gwiazd zmien
nych (do 8.5—9 mag) itp... a także (wraz z mapkami lub niezależnie) 
otrzymania informacji katalogowych, fragmentów lub całości posiada
nych danych. 90-980 Łódź, skrytka 203, Błażej Feret.
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