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ILOŚCIOWA KLASYFIKACJA GWIAZD 

PRZY UŻYCIU FOTOMETRII STRÓMGRENA

K A Z I M I F . R Z  S T Ę P I E Ń  

Obserwatorium Astronomiczne UW

KOJ1M4ECTBEHHAH KJlACCM$MKAUHfl 3BE3J\ 1IPM riPMMEHEHMM 

<i>OTOMETPMM CTPOMrPEHA 

K. CTeMneHb 

CoaepjKaHwe

CTaTbH 3aMbiuiJieHa c ue jib io  npoMTemifl ee  cTyaeHTaMH Ha jieKiiwii Ha- 

GjuoaaTejibHoii acTpo4>M3MKM. B CTaTbe npeflcraBJieHbi onpeaeJiem iH  ({)o t o- 

m ctpm m  CTpoM rpeHa, ee  Ka.roi6pannH u ocHOBHbie npMHUMnbi. PaccMOTpe- 

HO npHMeHeHHe tj)OTOMeTpHM K KJiaCCMcjJMKaiJHH 3Be3fl OTHOCMTejlbHO MX BO- 

3paeM a, XHM im ecKoro cocTaBa u npoMux cJ)w3MMecKMx napaMeTpoB.

QUANTITATIVE CLASSIFICATION OF STARS 

BY STROMCREN PHOTOMETRY

S u m m a r y

This article was conceived as a text for undergraduate students in the 

course of teaching observational astrophysics. It presents the definition of 

the Stromgren photometry, its calibration and basic principles. The article 

discusses an application of the photometry to classification of stars according 

to their age, chemical composition and other physical parameters.

1. WSTĘP

Artykuł niniejszy pomyślany jest jako pomoc przy wykładzie astrofizyki 

obserwacyjnej. Nie zawiera on szczegółowego omówienia bardziej specja­

listycznych zastosowań fotometrii Stjiimgrena oraz w zasadzie nie zajmuje się
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referowaniem wyników otrzymanych przy je j użyciu. Omawia natomiast w spo­
sób możliwie najbardziej przystępny podstawowe własności układu, jego ka­
librację i możliwości. Student III roku atronomii nie powinien mieć żadnych 
trudności z jego zrozumieniem.

Klasyfikacja  gwiazd je s t  jednym z centralnych zagadnień astrofizyki obser­
wacyjnej. Ponieważ bezpośrednio nie obserwujemy parametrów fizycznych 
charakteryzujących gwiazdę, takich jak temperatura efektywna, promień, efe­
ktywne przyśpieszenie grawitacyjne na powierzchni czy masa, musimy znaleźć 
związek między wielkościami otrzymywanymi wprost z obserwacji i powyższymi 
parametrami fizycznymi oraz wybrać takie parametry obserwowalne, jakie wiążą 
s ię  z fizycznymi charakterystykami gwiazdy w sposób dla nas najdogodniejszy. 
W szczególności najlepiej je s t ,  gdy dany parametr obserwacyjny zależy tyl­
ko od jednego parametru fizycznego, gdy je s t  jego funkcją monotoniczną i gdy 
s ię  silnie zmienia przy odpowiedniej zmianie wielkości fizycznej.

Astrofizyk ma do dyspozycji światło gwiazdy, które może analizować bądź 
przy użyciu spektrografu, bądź fotometru. Najwięcej informacji można uzyskać 
ze szczegółowej analizy widma w dużej dyspersji, ale — niestety — otrzymanie 
takiego widma je s t  możliwe tylko dla najjaśnie jszych gwiazd przy użyciu 
największych teleskopów. Musimy dlatego zrezygnować z niektórych informacji 
na rzecz skrócenia czasu  niezbędnego do wykonania obserwacji. Największą 
oszczędność czasu  obserwacyjnego daje nam przejście do fotometrycznej metody 
obserwacji. Stosując odpowiedni układ filtrów mierzymy strumień światła 
w jednym lub kilku obszarach widmowych,a analiza pomiarów powinna nam dać 
maksimum informacji o interesujących nas parametrach fizycznych. Im szersze  
pasmo przepuszczania filtru, tym krótszy czas obserwacji danej gwiazdy i tym 
s łab sze  gwiazdy można obserwować danym teleskopem. Równocześnie jednak 
strumień w szerokim paśmie zależy zawsze od kilku parametrów fizycznych, co 
utrudnia „wyłuskanie”  wpływu jednego z nich i przedyskutowanie go. Zawęża­
ją c  pasmo przepuszczania eksponujemy zależność wielkości obserwowanej od 
danego parametru fizycznego, ale tracimy na czasie  obserwacyjnym i granicznej 
wielkości gwiazdowej dostępnej obserwacjom. Podobnie rzecz s ię  ma z i lo śc ią  
pasm, w których prowadzimy obserwacje. Im je s t  ich więcej, tym precyzyjniej 
możemy wyznaczyć potrzebne nam wielkości, ale znów tracimy na- szybkości 
uzyskiwania obserwacji. W każdym przypadku potrzebny je s t  kompromis za­
leżny od tego, do jakiego celu ma służyć układ fotometryczny. Gdy chcemy 
uzyskać dane w sposób  masowy, dla możliwie dużej i lości gwiazd, w tym 
słabych, a nie zależy nam na najwyższej precyzji wyznaczenia parametrów 
fizycznych, decydujemy s ię  na fotometrię szerokopasmową o minimalnej ilości 
pasm.

Dla przykładu: chcemy przeprowadzić jednoparametrową klasyfikację grupy 
gwiazd według ich temperatury efektywnej. Gdyby gwiazdy były niepoczerwie- 
nione, wystarczyłoby zmierzyć ja sn o ść  gwiazdy w dwu różnych barwach i mie-
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libyśmy (przy założeniu, że w tym obszarze widmowym rozkład energii w widmie 
gwiazdy nie odbiega zbyt od rozkładu promieniowania ciała doskonale czar­
nego) dane o jej temperaturze efektywnej. Ponieważ is tn ie je  poczerwienienie 
międzygwiazdowe, należy dorzucić je sz c z e  jedno pasmo. Będziemy wówczas 
mogli wyznaczyć zarówno temperaturę jak i absorpcję międzygwiazdową. Takim 
właśnie  układem trójbarwnym je s t  system UBV. Mała ilość pasm i ich szerokość 
pozwalają  na szybkie pomiary nawet słabych gwiazd i masowe uzyskiwanie 
podstawowych informacji o nich. Taka koncepcja system u U BV była jedną 
z przyczyn olbrzymiej kariery, ja k ą  zrobił ten układ. J e s t  jednak je sz c z e  jedna 
przyczyna, dla której układ URV  s ta ł  s ię  najpopularniejszym układem szeroko­
pasmowym: właściwy wybór efektywnych długości fal poszczególnych pasm. 
Gdzie należy um iejscawiać pasma danego układu fotometrycznego? Na to pyta­
nie nie można udzie lić  jednoznacznej odpowiedzi. Temperatury gwiazd różnią 
s i ^  między sobą nawet o rząd wielkości. To powoduje, że widma gwiazd go­
rących, mających maksimum promieniowania przesunięte daleko ku fioletowi, 
s ą  zupełnie różne od widm gwiazd chłodnych, czerwonych. Oczywiste je s t ,  że 
przy badaniu gwiazd gorących pasma systemu fotometrycznego należy zgrupować 
w nadfiolecie i w częśc i  niebieskiej widma, gdyż tylko tam , ,coś  s ię  d z ie je”  
w widmach. W gwiazdach czerwonych pasma należy umieścić w części długo­
falowej widma.

Aby nie dyskutować skrajnych przypadków, zastanówmy się ,  jakie miejsca 
w widmach gwiazd o pośrednich temperaturach, a więc o typach widm*owych 
B, A, F  i G s ą  najw łaśc iw sze  pod tym względem, tzn. w jakich obszarach 
widmowych należy  umieścić pasma układu, by otrzymać maksimum informacji 
z zebranych pomiarów. N ajw ażniejszą cechą  widm takich gwiazd j e s t  skok 
Balmera o długości 3647 A. Jego wysokość je s t  czułą funkcją temperatury 
(z wyjątkiem okolic typu A2-A3, gdzie osiąga maksimum) oraz efektywnego 
przyspieszenia  grawitacyjnego. Celowe j e s t  więc umieszczenie dwu pasm po 
obydwu stronach skoku Balmera, by móc mierzyć jego wielkość. Z drugiej strony 
w zakresie długości fal większych od 4600 A widma tych gwiazd s ą  względnie 
wolne od linii absorpcyjnych. To powoduje, że rozkład energii w tym obszarze 
nie różni s ię  znacznie od rozkładu dla ciała doskonale czarnego i j e s t  przede 
wszystkim funkcją temperatury efektywnej gwiazdy. Umieszczenie tam co naj­
mniej jednego pasma pozwala na dobre wyznaczenie temperatury gwiazdy. Tak 
właśnie wybrane zostały  pasma układu UBV. W efekcie wskaźnik U-B je s t  
miarą skoku Balmera, a wskaźnik B-V daje nam informację o nachyleniu widma 
po długofalowej stronie skoku, a więc j e s t  funkcją temperatury efektywnej.

N ieste ty ,  układ ten ma parę mankamentów, które przeszkadzają , gdy chce 
s ię  ilościowo wyznaczyć niektóre parametry fizyczne. Pasmo U obejmuje swym 
zasięgiem również część  widma po długofalowej stronie skoku Balmera, co 
powoduje, że wskaźnik U-B nie je s t  na j lepszą  miarą tego skoku. Poza tym 
is tn ien ie  tylko trzech pasm uniemożliwia rozróżnienie między gwiazdami róż-
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nych klas jasności oraz między gwiazdami o tej samej temperaturze, ale różnym 

natężeniu lin ii metali. Wprawdzie linie metali s iln ie j wpływają na pasmo U niż 

B, co powoduje, że gdy ilość lin ii metali jest : szczególnie mała (np.w gwiaz­

dach II populacji), wskaźnik U-H jest bardziej niebieski niż dla gwiazd normal­

nych, ale jest to efekt nieduży i czuły tylko na duże zmiany zawartości metali. 

Poszukiwano więc innego układu fotometrycznego, o raczej węższych pasmach 

przepuszczania, który mógłby służyć lepiej do opracowania ilościowych kry­

teriów klasyfikacyjnych. Wydaje się , że najlepszym z istniejących układów 

fotometrycznych o pośredniej szerokości pasm jest układ Stromgrena. Ostatnio 

rozpowszechnia się on bardzo szybko i coraz więcej gwiazd jest mierzone 

przy jego użyciu.

2. IJKLAD STROMGRENA: PODSTAWOWE DEFIN IC JE

Fotometryczny układ Stromgrena składa się z czterech pasm, których

tywne długości fal i szerokości połówkowe podaj e poniższa tabelka;

Nazwa Dh fali Szer. połówkowa

u 3500 A 300 A
t> 4110 190

b 4670 180

y 5470 230

Długości fal są bardzo podobne do efektywnych długości fal czterech pierw- 

wszych kolorów 6-barwnej fotometrii Stebbinsa i Whitforda, tyle że szerokości 

pasm są mniejsze. Ponieważ pasmo u leży całkowicie po krótkofalowej stronie 

skoku Balmera, a v po jego długofalowej stronie — różnica u — v jest dobrą 

miarą skoku Balmera. Ponieważ również ogólne nachylenie widma ciągłego 

zmienia się w tym obszarze zależnie od temperatury (nawet gdyby skok Balmera 

wynosił zero, różnica u — v byłaby różna dla gwiazd o różnych temperaturach), 

należy ten efekt od jąć, by otrzymać wskaźnik mierzący ju ż  tylko sam skok. 

Miarą nachylenia widma w tym obszarze (a śc iś le j, w sąsiednim , ale bliskim) 

jest różnica v — b. Odejmując te dwie wielkości od siebie, dostajemy pierwszy 

wskaźnik układu Stromgrena będący miarą skoku Balmera:

Cj = (it - t») — (v - b) .

Pasma u i t; le żą  w obszarach, w których znajduje się wiele lin ii metali 

i ewentualne zmiany natężenia tych lin ii spowodowane różnicami w składzie 

chemicznym wpływają mniej więcej jednakowo na obydwa pasma. Natomiast 

pasma b i y le żą  w obszarze raczej wolnym od silnych lin ii metali. Oznacza to, 

że różnica v — b powinna być czuła na zmiany natężenia lin ii. Poprawiając,jak
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poprzednio, tę różnicę na efekt nachylenia widma ciągłego, dostajemy następny 

wskaźnik układu będący miarą „metaliczności”  gwiazdy:

mj = (v - b) - (b - y).

Wreszcie, ponieważ, jak wspomnieliśmy, obydwa pasma h i y  nie są czułe 

na zmiany natężenia lin ii, ich różnica powinna dobrze odzwierciedlać zmia­

ny nachylenia widma ciągłego spowodowane różnymi temperaturami gwiazd. 

A więc mamy trzeci wskaźnik układu mierzący nam temperaturę gwiazdy: b — y .

Początkowo S t r omg r en  definiując swój układ zaznaczał, że nie nadaje 

się on do badania gwiazd poczerwienionych, gdyż wszystkie wskaźniki są 

zafałszowane przez absorpcję międzygwiazdową. Dlatego wykonał wraz z Per- 

rym pomiary ponad tysiąca bliskich gwiazd typów A, F i G, o których można 

było sądzie, że są niepoczerwienione i przeprowadził przy ich pomocy dyskusję 

i kalibrację układu. Późniejsze badania pokazały, źe można pokusić się o roz­

szerzenie stosowalności układu zarówno na gwiazdy wcześniejszych typów 

(typu B), jak i na gwiazdy poczerwienione. Można mianowicie znaleźć zależność 

nadwyżki barwy w każdym ze wskaźników od nadwyżki w b — y i utworzyć 

wskaźniki wolne od absorpcji. S t r omgr en  stwierdził, że:

E (cj) = + 0,20 E (b - y),

E (m j) = - 0,18 E (b - y ),

E (u - b) = + 1,84 E (b - y ),

gdzie E{) oznacza nadwyżkę barwy, a wskaźnik u — b został wprowadzony 

w celu lepszej klasyfikacji gwiazd wczesnych typów widmowych. Stąd łatwo 

już utworzyć wskaźniki wolne od absorpcji:

[cj] = Cj - 0,20 (b - y) ,

[mj] = mj + 0,18 (i> - y ),

[u - b] = (u - b) - 1,84 (b - y) .

Niezwykle pożyteczne jest, zwłaszcza przy badaniu gwiazd wcześniej­

szych typów widmowych, uzupełnienie fotometrii Strómgrena pomiarami natężenia 

lin ii H(3 4861 A ,  najlepiej za pomocą systemu fotometrycznego Crawforda. 

Mierzy się w nim natężenie światła przechodzącego najpierw przez filtr o sze­

rokości 15 A ustawiony na linię H(5, a później przechodzącego przez filtr

0 szerokości ISO A ustawiony też na tę samą linię. Zmiany natężenia linii H(3 

znacznie silniej będą wpływały na pomiar przez wąski filtr niż przez szeroki

1 różnica tych dwu pomiarów będzie miarą natężenia Hp. Odpowiedni wskaźnik 

został nazwany p:
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P = m (15 A) — m (150 A ).

W skaźnik ten je s t  o czy w iśc ie  wolny od efektów ab so rp cji m iędzygw iazdo- 
w ej. W przypadku gw iazd gorętszych niż A0-A1 w skaźnik P je s t  dobrą m iarą 
p rzy sp ie sze n ia  graw itacy jnego, p o d czas  gdy Cj ju ż  tam zaw odzi. D latego s z c z e ­
gólnie użyteczne je s t  zm ierzenie (3 w ów czas, gdy mamy do czynienia z gw iazda­
mi gorącym i.

3. K A L IB R A C JA  I WYNIKI

W spomnieliśmy ju ż , że w ie lk o ść  skoku Balm era j e s t  funkcją temperatury 
i p rzy sp ie szen ia  efektyw nego. A w ięc w przypadku gw iazd typów A , F  i G, 
gdzie  b — y j e s t  dobrą m iarą  temperatury efektyw nej, w skaźnik Cj powinien 
nam, przy ustalonym  b — y, daw ać inform acje na tem at p rzy sp ie szen ia  grawi­
tacy jn ego , a tym samym k la sy  ja sn o śc i  gw iazdy.

b - y

R ys. 1. Diagram versu s b — y dla b liskich , niepoczerwienionych gw iazd typów A2— G2

Rzućm y okiem na ry s. 1. J e s t  to diagram  Cj v e rsu s  b — y dla n iepoczerw ie­
nionych, ja sn y ch  gw iazd typów A 2—G2. Punkty le ż ą c e  na nim m ają wyraźne 
dolne ogran iczen ie  reprezen tu jące c ią g  główny wieku zero. D la danego b — y 
ja s n o ś ć  ab so lu tn a ro śn ie  w raz ze wzrostem  C j. Punkty le ż ą c e  wyraźnie ponad 
pasm em  c iągu  głównego odpow iadają  nadolbrzymom i olbrzymom k la s  ja sn o śc i 
I i II. K a lib rac ja  ilo śc io w a  diagramu z o s ta ła  przeprow adzona za pom ocą 130 
gw iazd, d la których znane były typy widmowe i ja s n o ś c i  ab so lu tn e. O zn acza jąc  
przez A Cj różn icę między zmierzonym w skaźnikiem  Cj i w skaźnikiem  d la  ciągu  
głów nego wieku zero przy tym samym b — y, a  przez A Mv różnicę m iędzy 
ja s n o ś c ią  ab so lu tn ą gw iazdy i ja s n o ś c ią  d la ciągu  głównego wieku zero przy
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tym samym b — y, możemy znaleźć stosunek A Ai^/A Cj jako funkcję typu wid­

mowego (czy b - y). Jest on średnio równy 10 w badanym zakresie typów wid­

mowych, ale S t r o m g r e n  znalazł jego dokładny przebieg z b — y. Je że li teraz 

zmierzymy jakąś n ieznaną gwiazdę, -łatwo znajdziemy A c j przy użyciu rys. 1 

lub liczbowo znalezionej zależności między Cj i b — y dla ciągu głównego 

wieku zero (którą podaje S t r o mg r e n ) .  Korzystając ze wzoru:

Mv (gwiazdy) = M (c.gł. wieku zero) — A cj>

łatwo znajdziemy jasność absolutna^ gwiazdy. Ze zgodności dla gwiazd stan­

dardowych wynika, że błąd tak wyznaczonej jasności jest rzędu 0™1—0™2. 

Poczerwienienie między gwiazdowe przesuwa punkty na wykresie w prawo dół, 

prawie równolegle do ciągu głównego. W tym przypadku klasyfikacja ilościowa 

nie może m ieć zastosowania, ale olbrzymy i nadolbrzymy wciąż są wyraźnie 

odseparowane od ciągu głównego.

V > - 1 v . ' •

200

300l

100 200 300 400 b - y

Rys. 2. Diagram n j  versus b — y dla gwiazd ciągu głównego. Trójkątami oznaczone są

gwiazdy metaliczne

Rozpatrzmy teraz diagram mj versus b — y. Przedstawia go rys. 2 dla 

gwiazd ciągu głównego (mających A Cj mniejsze od 0™15). Aby w pełni prze­

dyskutować ten diagram, podzielmy go na kilka części. W zakresie późnych 

typów F i wczesnych G (0^25 < b -  y < 0™40) rozrzut jest dość znaczny, 

przewyższa wyraźnie dokładność obserwacyjna i, w przypadku indywidualnych 

gwiazd, nie jest skorelowany z A c j,  czyli jasnością absolutną. Nie ulega 

wątpliwości, że m j jest miarą parametru nie będącego ani jasnością absolutną, 

ani temperaturą (czy masą, jeże li ograniczymy się do ciągu głównego). Badania 

składu chemicznego wykazują, że tym poszukiwanym parametrem jest względna 

zawartość metali. Defin iu jąc zależność między roj i b -  y dla gwiazd będących
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w pobliżu ciągu głównego wieku zero możemy znaleźć, podobnie jak to ro­

biliśm y w przypadku wskaźnika Cj, parametr A my Wybierając do kalibracji 

grupę gwiazd o znanym składzie chemicznym możemy szukać korelacji między

fF e
A mj i względną zawartością metali scharakteryzowaną parametrem

H

Fe

H
= log |

'zawartość Fe\ 

zawartość H ,
-  log

zawartość Fe\

gwiazdy zawartość H / S}o6ca

Korelacja taka jes t bardzo wyraźna i możemy ją  opisać równaniem:

Fe

H

Przechodząc do wcześniejszych typów widmowych widzimy, że rozrzut mj 

przy danym b — y maleje i w zakresie 0,22 < b — y < 0,25 osiąga minimum. 

Wprawdzie w tym zakresie typów widmowych (wczesne F) wskaźnik m j jest 

mniej czuły na zmiany zawartości metali n iż w przypadku gwiazd chłodniej­

szych, ale i tak rozrzut jest zbyt mały. Jedynym wyjaśnieniem tego zjaw iska 

wydaje się przyjęcie, że mamy do czynienia z bardziej jednorodnymi chemicz­

nie gwiazdami, la k i  wniosek wydaje się usprawiedliwony, gdyż mamy przecież 

do czynienia średnio z gwiazdami młodszymi n iż dyskutowane poprzednio.

Przesuwając się dalej ku wcześniejszym typom oczekiwalibyśmy jeszcze 

mniejszego rozrzutu m j. Tymczasem po przejściu typu F I (b — y < 0,21) napo­

tykamy gwałtowny wzrost rozrzutu. Wynika stąd wniosek, że dochodzi tu do 

głosy jeszcze inny efekt nie mający nic wspólnego z zawartością metali. ,lak 

łatwo zauważyć , wszystkie znane gwiazdy metaliczne (zaznaczone na rys. 2 

jako trójkąty) le żą  na dolnym ograniczeniu zależności mj od b — y, ale nawet 

po ich odrzuceniu rozrzut jest wciąż duży. Ula gwiazd o b - y < 0^20 na po- 

miar w paśmie v ma wyraźny wpływ lin ia Hfł. Wspominaliśmy ju ż , że dla wcześ­

niejszych typów widmowych natężenie H(3 jest skorelowane z jasnośc ią  abso­

lutną. Ponieważ w tym zakresie temperatur wskaźnik Cj wciąż jeszcze nadaje 

się do wyznaczania jasności absolutnej, wpływ Hp na m j można usunąć poprzez 

poprawkę proporcjonalną do A Cj. Empirycznie stwierdzono, że poprawka ta 

wynosi + 0,1 A Cj. Na rys. 2 mamy naniesione wskaźniki m j ju ż poprawione 

na ten efekt.

Zastanówmy się , jaki parametr może jeszcze mieć wpływ na własności 

fotometryczne gwiazdy. Wiemy, że przy przejściu do wcześniejszych typów 

widmowych wzrasta prędkość rotacji gwiazd. Wiemy ponadto, że gwiazdy meta­

liczne  są wolniejszymi rotatorami n iż gwiazdy normalne tych samych typów 

widmowych. Je że li m a ją one duże m j, należy stw ierdzić, czy przypadkiem 

gwiazdy szybko rotujące nie mają tendencji do małych m j. S t r o m g r e n  zbadał
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to przypuszczenie i całkowicie je  potwierdził. Mając zbyt mały materiał obser­
wacyjny nie mógł pokusić s ię  o jakąkolwiek kalibrację ilościową, ale stwierdził, 
że gwiazdy o dużych wartościach Ksint, gdzie v j e s t  prędkością rotacji, a i 
kątem nachylenia osi obrotu do promienia widzenia, układaja s ię  wyraźnie 
powyżej gwiazd o małych wartościach veini.. Dodatkowym argumentem na rzecz 
in terpre tacji  rozrzutu jako efektu rotacji j e s t  znany fakt obserwacyjny, że śred­
nia prędkość rotacji gwiazd ciągu głównego gwałtownie maleje przy przejściu 
od gwiazd gorących do chłodnych, przy czym to niemal skokowe zmniejszenie 
s ię  prędkości rotacji ma miejsce właśnie w okolicy typu F I ,  czyli typu, gdzie 
następuje też skokowa niemal zmiana rozrzutu m y

Wiedząc już, że mj je s t  — przynajmniej dla gwiazd późniejszych typów 
widmowych — miarą zawartości metali, powinniśmy zbadać, czy nasze  poprzed­
nie wyznaczenie wielkości absolutnej j e s t  zupełnie n iezależne od składu 
chemicznego gwiazdy, czy też może niezbędne będzie skorygowanie znalezionej 
zależności między A M v i A c j .  Dzieląc te same standardy co poprzednio na 
grupy o różnych wartościach A m j można stwierdzić, że potrzebna j e s t  poprawka 
do zmierzonych wskaźników Cj a jej wielkość wynosi + 0,75 A mj. Dopiero po 
poprawieniu Cj na efekt metaliczności możemy wykalibrować prawidłowo za­
leżność  Cj od b — y. Poprawki do wielkości absolutnych wynikające z różnic 
w zawartości metali s ą  nieduże — średnio parę dziesiątych wielkości gwiazdowej.

Należy zwrócić uwagę na to, że diagram c j — {b — y) je s t  w pewnym sensie  
analogiczny do diagramu Hertzsprunga-Russella , gdyż b —  y je s t  miarą tempera­
tury efektywnej a Cj miarą jasnośc i  absolutnej. Można więc pokusić s ię  o po­
liczen ie  dróg ewolucyjnych gwiazd na tym diagramie i stąd wyznaczyć masy 
i wiek obserwowanych gwiazd. -Ma on przy tym tę przewagę nad klasycznym 
diagramem Hertzsprunga-Russella , że obydwa wskaźniki Cj i b — y są  obser- 
wowalne, podczas gdy ja sn o ść  absolutną  j e s t  na ogół dość trudno wyznaczyć.

Niezmiernie in teresu jącą  grupą gwiazd wcześniejszych typów widmowych 
s ą  gwiazdy osobliwe. W większości leżą  one na lewo od dyskutowanych tu 
zależności (mają ujemne b —  y), a le  kilka znanych gwiazd osobliwych posia­
dających silne pola magnetyczne ma dostatecznie  późne typy widmowe. Okazało 
s ię ,  że wszystkie one mają nadzwyczaj duże wartości wskaźnika mj. O czyw iście  
ciekawe byłoby zbadanie, czy również i gorętsze gwiazdy osobliwe będą miały 
większe m  j niż odpowiadające im gwiazdy normalne. Odpowiednie pomiary 
wykonane zostały przez C a m e r o n a ,  który wraz z gwiazdami osobliwymi zrtiie- 
rzy ł  pewną ilość gwiazd normalnych z zakresu B5-P0. Okazało się, że również 
i gorętsze gwiazdy osobliwe mają znacznie większe wartości wskaźnika m^ni ż 
gwiazdy normalne. J e s t  to jednak słuszne tylko dla gwiazd typu A. J e sz c z e  
gorętsze gwiazdy osobliwe, typu B, nie wykazują wyraźnej separacji od gwiazd 
normalnych. Tak gorące gwiazdy i osbliwe s ą  to głównie gwiazdy manganowe 
i krzemowe. Okazało s ię  również, że gwiazdy osobliwe mające mierzalne pola 
magnetyczne mają szczególnie  duże wartości wskaźnika mj. Jeże li  więc inter-
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pretować rozrzut w wartościach mj jako efekt rotacji, gwiazdy osobliwe podob­
nie jak metaliczne byłyby gwiazdami rotującymi najwolniej w danym typie 
widmowym. Na tę samą konkluzję wskazują również dane spektroskopowe.

Aby ułatwić wykrywanie i dyskusję gwiazd osobliwych i metalicznych 
S t r o m g r e n  wyznaczył, w oparciu o istniejące dane, standardową zależność 
między U j ]  i wskaźnikami proporcjonalnymi do temperatury efektywnej i klasy 
jasności poprawionymi na poczerwienienie międzygwiazdowe według recepty 
przedstawionej w poprzednim paragrafie. Należy przy tym pamiętać, że w przy­
padku gwiazd wczesnych typów widmowych (a ściślej gwiazd typu B), najlepiej 
z temperaturą efektywną skorelowany je s t  wskaźnik [u — 6], a z jasnością  abso- 
lutną wskaźnik (3, natomiast w zakresie późnych A korelacje odwracają się. 
Wyżej wspomniane zależności S t r o mg r e n  podał w postaci tabel. Mierząc daną 
gwiazdę i wyznaczając jej wskaźniki poprawione na absorpcję międzygwiazdową 
możemy stwierdzić, czy ma ona wskaźnik [mj] normalny, czy też nie, a tym 
samym dostajemy wstępną informację o tym, czy je st  gwiazdą osobliwą.

Fotometria Strómgrena wciąż jeszcze kryje w sobie duże możliwości. Sta­
rannego zbadania wymaga jednak wpływ absorpcji między gwiazdowej na kolejne 
wskaźniki (wzory podane w tym artykule zostały znalezione teoretycznie, w opar­
ciu o znane prawo poczerwienienia). Może istnieć równie prosta metoda znajdy­
wania niepoczerwienionych wskaźników barwy jak w przypadku fotometri URV. 
Również niezmiernie użyteczna byłaby dyskusja zależności wskaźnika m.j 
(lub [mj]) od prędkości rotacji. J e s t  to wciąż jeszcze zależność niewykalibro- 
wana. Być może zresztą, że nie tylko rotacja powoduje różnice we wskaźniku 
mj dla gwiazd wczesnych typów widmowych.

Niezależnie od pewnych niewiadomych czy mankamentów można stwierdzić, 
że układ fotometryczny Strómgrena wykazał już teraz swoją użyteczność. Ostat­
nio zaczęto obserwować przy jego użyciu również gwiazdy zmienne, takie jak 
gwiazdy typu RR Lyrae, (3 Canis Majoris, 5 Scuti czy gwiazdy magnetyczne. 
Obserwacje te pozwalają na wykrycie szeregu interesujących zmian zachodzą­
cych w tych gwiazdach, a nieuchwytnych lub trudno uchwytnych przy użyciu 
innych systemów fotometrycznych.
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CLASSIFICATION OF GALAXIES

Su mm a ry

This article contains a short review of classification of galaxies.

Klasyfikacja galaktyk polega na grupowaniu galaktyk w pewne zbiory, 

których elementy wykazują cechy wspólne ze względu na dowolnie przyjęte 

kryteria wyboru. Ula większości galaktyk stosowane jest kryterium morfologicz­

ne, czyli wygląd galaktyk na kliszach fotograficznych. Tym kryterium posługi­

wała się pierwsza klasyfikacja Hubble’a i tą drogą poszła większość modyfi­

kacji, gdyż wszystkie następne klasyfikacje są z nią spokrewnione, co zresztą 

lojalnie przyznają ich autorzy. Pierwsza klasyfikacja Hubble’a została rozwi­

nięta przez S a n d a g e ’a, który podał- swoją interpretację pozostawionych po 

śmierci H u b b l e ’a notatek, dotyczących opracowywanej przez niego modyfikacji 

swej wczesnej klasyfikacji. Prostą modyfikacją tej klasyfikacji jest praca 

Ho lm berga .  Kształty galaktyk są jednym z dwu głównych parametrów klasyfi­

kacji van den Bergha i wtórnym parametrem klasyfikacji Morgana, dla którego 

parametrem zasadniczym, a więc tym samym kryterium wyboru, jest wygląd 

widma złożonego galaktyk. Morgan  pisze, że jego klasyfikacja ma być popra­

wieniem klasyfikacji Hubble’owskiej poprzez zwrócenie uwagi na spopulowanie 

gwiazd w najjaśniejszych partiach galaktyki, które dają największy wkład 

w złożone widmo galaktyk. Morfologiczna jest też klasyfikacja de Vaucouleursa. 

Klasyfikacji stawia się też wymaganie, aby z samego zapisu można było jak 

najwięcej dowiedzieć się o danej galaktyce.

[ 355]
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W roku 1926 Edwin H u b b l e  opublikował swą klasyfikację galaktyk. Po­

d z ie lił on wszystkie „mgławice pozagalaktyczne”  na dwie grupy: galaktyki 

regularne i nieregularne. l)o galaktyk regularnych za liczy ł galaktyki eliptyczne 

E oraz galaktyki spiralne zwykłe S i spiralne przedzielone (przegrodzone) SR. 

Galaktyki eliptyczne zostały z kolei podzielone na g^upy w zależności od stop­

nia spłaszczenia. Galaktyki spiralne podzielono na „wczesne”  oznaczane o, 

„pośrednie” — b i „późne”  — c (ramiona od blisko nawiniętych do coraz bar­

dziej rozchodzących się na zewnątrz).

W roku 1961 Allan S a n d a g e  opublikował uzupełnioną klasyfikację Hubb- 

le ’a wyróżniając galaktyki: eliptyczne E , soczewkowate SO, spiralne S i nie­

regularne Irr. Galaktyki eliptyczne podzie lił na podklasy w zależności od 

widocznego spłaszczenia wyrażanego wzorem 10 (a — b)/a, gdzie a i b to duża 

i mała oś elipsy. Obserwowane podklasy zm ieniają s ię  od 0 do 7. Galaktyki 

bardziej spłaszczone n iż  E 7 za liczy ł do klasy galaktyk soczewkowatych. Są 

one stadium przejściowym między galaktykami eliptycznymi i spiralnymi. Obiek­

ty SO dzie lą się na dwie grupy: SO (zwykłe) i SBO (przegrodzone). W obu ro­

dzajach wyróżniono trzy podgrupy. Galaktyki SO j charakteryzują się istnieniem 

zewnętrznej otoczki i brakiem jak ichś śladów struktury spiralnej, a S03 posia­

da ją  ciemne pasmo absorpcyjne w postaci wewnętrznego pierścienia. W SBOj 

pojawia się najpierw ślad poprzeczki, a w SROg widać szeroką, jasną, dobrze 

rozwinięt poprzeczkę, przechodzącą przez ca łą powierzchnię soczewki. Ga­

laktyki spiralne podz ie lił też na dwie grupy: zwykłe S i przegrodzone SR, które 

z kolei dz ie lą  się na trzy typy: a, b, c. W galaktykach typu Sa obserwuje się 

kołowe ramiona spiralne, ciasno nawinięte na duże i jasne jądro. W Sc obszar 

centralny jest mały i bezkształtny, emanują z niego na zewnątrz bardzo wyraźne 

ramiona spiralne, z rzucającymi się w oczy zgęszczeniami materii. W galakty­

kach SR ramiona zachowują się podobnie, poprzeczka zaś z bardzo wyraźnej 

i jednolicie jasnej staje się coraz słabsza i również widoczne s ą  zgęszczenia 

materii. W galaktykach tych wyróżniono dwa sposoby rozwijania s ię  ramion: 

(s) — ramiona wychodzą bezpośrednio z końców przegrody i (r), w którym ra­

miona emanują z zewnętrznego pierścienia.

Galaktyki nieregularne typu Irr I charakteryzują się licznymi zgrupowaniami 

gwiazd i materii, natomiast In  II mają mniej więcej taką samą jasność powierz­

chniową bez zagęszczeń materii i włókniste kosmyki wychodzące z obszarów 

brzegowych galaktyki. Schemat k lasyfikacji Hubble’a przedstawiony je s t na 

rys. 1, który nosi nazwę kamertonowego diagramu Hubble’a (de V a u c o u l e u r s  

196 2). W roku 1958 Erik Ho lm  e rg  zmodyfikował klasyfikację Hubble’a, dzie­

ląc galaktyki na 9 typów: E, SO, Ir I, Ir II, Sa, Sb~, Sb+, Sc~, Sc+. Galaktyki 

nieregularne podzie lił na dwie grupy w zależności od zawartości populacyjnej 

gwiazd. Symbole Ir I i Ir II odnoszą się do galaktyk, w których odpowiednio 

przeważają gwiazdy I lub II populacji. Typy oznaczane znakiem są  „w cześ­

n ie jsze” niż odpowiednie typy klasyfikacji Hubble’a, zaś znakiem , ,+ — „póź-
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Rys. 1. Klasyfikacja Hubble’ a

niejsze” . Przechodząc od „wczesnych” do „późnych” typów (Sa — Sc~) jasność 

i rozmiary jądra maleją, ramiona są coraz bardziej oddzielone od jądra i jest 

zakłócona ich symetria. Galaktyki Sc+ nie mają wyraźnego obszaru centralnego 

oraz posiadają krótkie źle wykształcone, rozmyte ramiona spiralne; są  one 

zbliżone swoim kształtem do nieregularnych galaktyk typu Ir I. Ho l m ber g wpro­

wadza wspólną klasyfikację dla galaktyk spiralnych zwykłych i przegrodzonych 

uważając, że większość galaktyk spiralnych posiada mniej lub bardziej widocz­

ne przegrody. Wyraża również przypuszczenie, że istnieniel poprzeczki jest 

cechą wspólną galaktyk spiralnych i różnice w występowaniu przegrody są 

raczej ilościowe niż jakościowe.

Klasyfikacja Hubble’owska nie jest dobrze skorelowana ze spektralną kla­

syfikacją galaktyk, opartą na wyglądzie widm złożonych galaktyk. Aby dokonać 

takiej korelacji Morgan  (1958, 1959) oparł się na obserwowanej zależności 

między kształtem galaktyk a ich widmem złożonym. Zasadniczym kryterium 

jednoparametrowej klasyfikacji Morgana (klasyfikacji Yerkesa) jest wygląd 

widma galaktyk. Obiekty, dla których maksimum obserwowanej jasności przy­

pada w obszarze fioletowym oznacza się przez a, zaś obiekty o maksimum 

jasności w obszarze żółtym oznaczane są przez ~k. Pośrednie klasy otrzymuje 

s ią  przez interpolacją między tymi dwoma ekstremalnymi przypadkami i oznacza 

się przez: af, f, fg, g, gk. Prócz tego parametru zasadniczego Morgan  wpro­

wadza jeszcze dwa parametry wtórne. Jednym z nich są rodziny kształtu, po­

dające kształt galaktyki oznaczany przez odpowiednią literę. I tak: S oznacza 

galaktyki spiralne, E — eliptyczne, B — przedzielone, I — nieregularne, E^ — 

eliptyczne, z dobrze zaznaczoną absorpcją pyłową, D — galaktyki wykazujące 

symetrię rotacyjną, ale nie posiadające struktury spiralnej lub eliptycznej,

L — galaktyki o niskiej jasności powierzchniowej, N — galaktyki charaktery­

zujące się małym, jasnym jądrem natożonym na znacznie ciemniejsze tło. Ozna­

czenie ED i DE wprowadzone jest dla galaktyk pośrednich miądzy E i D (cechy 

przeważające symbol literowy na pierwszym miejscu). Drugi parametr wtórny
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zwany klasą spłaszczenia odnosi się do wszystkich galaktyk z wyjątkiem 1, L 

oraz niektórych B i podaje stopień spłaszczenia liczony od 1 (galaktyki o sy­

metrii sferycznej) do 7.

Stopień rozwoju struktury spiralnej skorelowany z jasnością absolutną 

galaktyk został wykorzystany przez Sidneya van  den B e r g h a  (1960a, b, c) 

dla utworzenia klasyfikacji jasnościowej (luminosity classification) zwanej 

też Klasyfikacją David Dunlap Observatory (DDO). Klasyfikacja DDO oparta 

na widoczności obrazów galaktyk w niebieskiej edycji Palomar Sky Survey, 

ze szczególnym uwzględnieniem ich obszarów zewnętrznych jest klasyfikacją 

dwuparametrową. Równoprawnymi parametrami tej'klasyfikacji są typ galaktyki 

oraz klasa jasności. Klasy jasności oznaczane przez I, II, III, IV, V wprowadzo­

no przez analogię z klasyfikacją M-K dla gwiazd i odpowiednio odnoszą się do 

galaktyk: nadolbrzymich, olbrzymich, normalnych, podolbrzymich i karłowatych. 

Klasyfikacja DDO rozróżnia 9 klas jasności, gdyż wprowadzone zostały jeszcze 

4 pośrednie klasy. Van den Be rgh  wprowadził trzy klasy galaktyk: E, S 

oraz Ir. Spiralne podzielił- na trzy grupy: galaktyki spiralne zwykłe S, przegro­

dzone SB i pośrednie S (B). Każda z tych grup dzieli s ią  na poszczególne typy: 

a, b~, b, b+, c (Sa, Sb~, Sb, Sb+, Sc, SBa... SBc, S (fi) a... S (fi) c). Galakty­

ki eliptyczne podzielone na 10 typów EO-E9 zawierają również galaktyki so- 

czewkowate, głównie w typach E8 i E9. W galaktykach nieregularnych wyróżnio­

no typy lr~ i lr+ (galaktyki o niskiej jasności powierzchniowej i galaktyki o wy­

raźnie widocznej strukturze zewnętrznych obszarów). Dla podolbrzymich galaktyk 

spiralnych wprowadzono notację S i S+ dla oznaczenia żle i dobrzez rozdzie­

lonych ramion. W klasyfikacji DDO zwrócono dużą uwagę na osobliwości wystę­

pujące w budowie galaktyk spiralnych. Litera n oznacza zamazane lub m^awi- 

cowe ramiona, * — ramiona fragmentaryczne, t — ramiona zniekształcone. Oso­

bliwości bardzo wyraźnie występujące oznacza się przez dwukrotne powtórzenie 

symbolu danej osobliwości, natomiast słabo występujące — przez wzięcie 

symbolu osobliwości w nawias. SD oznacza galaktyki w kształcie dysku, na­

tomiast N — jasne jądro. Znak zapytania i dwukropek oznaczają klasyfikację 

niepewną, zaś p — osobliwości. Przechodząc od „wczesnych” do „późnych” 

typów galaktyk spiralnych ramiona stają się coraz bardziej oddzielone od jądra, 

natomiast przechodząc przez klasy jasności od I do V ramiona z długich, jas­

nych, dobrzez rozwiniętych stają się coraz mniej widoczne. Galaktyki nieregu­

larne klasy Ir II posiadają jasne ciało główne i ślady struktury spiralnej, 

podczas gdy w „późniejszych” galaktykach nieregularnych nie zauważa się 

śladów struktury spiralnej i jasność ciała głównego maleje ze wzrostem numeru 

klasy jasności.

W swojej trójparametrowej klasyfikacji Gerard de V a u c o u le ur s (1962) 

podzielił galaktyki na cztery klasy: E, SO, S, I jak w uzupełnionej klasyfikacji 

Hubble’a, a galaktyki SO, S oraz / na trzy podklasy (rodziny): zwykłe (oznacza­

ne -4), przegrodzone (ozn. #) i pośrednie czyli mieszane (ozn. AB). Wśród
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C SO ______ S ____ I

Rys. 2. Schemat trójparametrowej klasyfikacji Rys. 3. Schematyczny przekrój przez 

Gerarda de Vaucouleursa trójparametrową klasyfikacją de Vau-

couleursa

każdej z rodzin wyróżniono odmiany struktury; (r) obiekty posiadające wew­

nętrzny pierścień, (s) wykazują strukturę spiralną (dwa główne ramiona wy­

chodzą pod kątem prostym z ciała centralnego lub z końców poprzeczki), (rs) 

odmiana pośrednia między odmianami (r) i (s). Z klasami galaktyk związane są 

poszczególne stany. Rysunek 2 (de V a u c o u l e u r s  1962) przedstawia graficz­

nie klasyfikację de Vaucouleursa i wynikające z niej możliwości „wpisania” 

galaktyki w schemat klasyfikacyjny. Przez środek obszaru przechodzi oś sy­

metrii, na której zaznaczono zasadnicze stany klasyfikacji. Na obwiedni umie­

szczone są parami symetrycznie podklasy A i B oraz odmiany (r) i (s). Galaktyki 

zwykle A leżą w górnej części objętości, zaś przegrodzone B w dolnej; obszar 

środkowy w pobliżu osi symetrii zajmują galaktyki o charakterystykach mie­

szanych, tzn. podklasa AB  i odmiana (rs). Galaktyki scharakteryzowane odmianą 

(s) znajdują się w części objętości przed płaszczyzną rysunku, zaś odmiana 

(r) — poza płaszczyzną rysunku.

Rysunek 3 (de V a u c o u l e u r s  1962) przedstawia jeden z przekrojów 

powierzchnią prostopadłą do osi, dokonany w odpowiednim punkcie osi, a więc 

w miejscu określającym stan. Schematycznie zaznaczono kółkami powierzchnie 

zajmowane przez galaktyki scharakteryzowane przez poszczególne podklasy

1 odmiany. Utworzony stan późny E + galaktyk eliptycznych jest stanem przej­

ściowym między galaktykami eliptycznymi a soczewkowatymi, natomiast stan 

S O /a jest pośredni między soczewkowatymi a spiralnymi galaktykami. Dla 

galaktyk spiralnych prócz stanów a, b, c, ab i bc (odpowiadających b i b+)

2 — Postępy Astronomii, z. 4
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T a b e l a  1 

Klasyfikacja galaktyk de Vaucouleursa

KI asy Rodziny Odmiany Stany Typy

eliptyczne E

elipt. (0—7) E0-E7

późne E+

soczewko wate

--r
SO

zwykłe SAO

przegrodzone SBO

pośrednie SABO /

wewn. pierścień S (r) 0
S — kształtne S (s) O

pośrednie S (rs) 0
wczesne so-
pośrednie so0
późne so*

spiralne zwykle SA

przegrodzone SB

pośrednie SAB

wewn. pierścień S (r)

S — kształtne S (s )

. pośrednie S (rs)

O/a SO/a

a Sa

ab Sab

b Sb

bc Sbc

c Sc

cd Scd

d Sd

dm Sdm

m Sm

ni eregularne zwykle IA

przegrodzone IB

pośrednie IAB

S — kształtne l ( s )

typu Obł. Mag. Im

nie typu Obł. 10

Mag.

Osobliwości:

osobliwości — p, niepewne — wątpliwe — ?, galaktyki wrzecionowate — sp, zewnętrzny 

pierścień — (R), zewnętrzny pseudo—pierścień

wprowadzono dodatkowe stany cd, d, dm i m. Do bardzo późnego stanu Sd za li­

czono galaktyki z bardzo małym jądrem nałożonym na obszar centralny,z którego 

emanują bardzo rozczłonkowane i odległe ramiona o niskiej jasności powierzch-
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Rys. 4. Korelacja między klasyfikacją 

de Vaucouleursa i klasyfikacją Holm- 

berga (linia ciągła) oraz DDO (linia 

przerywana). Na osi y odłożono stany 

de Vaucouleursa [So- - 1,5, SO - 2, 

SO* ‘  2,5,SO /a  - 3, Sa - 3,5... 

Sm - 7,5, Im " 8], zaś na osi x typy 

Holmberga [£ ” 0,5, SO = 2, Sa ■ 3, 

Sb~ - 4, Sb* - 4,5, Sc~ - 5, Sc* = 6, 

b  I - 8] lub DDO [£7-9 - 2, Sa - 2,5, 

Sb~ = 4 ,  S6 - 4,5, S6+ - 5, Sc - 5,5, 

Ir - 8].

T a b e l a  2

Klasyfikacja galaktyk wg różnych autorów

Galaktyka Hubble Holm berg M organ Bergh de Vaucouleurs

NGC 598 (M 33) Sc Sc* /S4 Sc II-III S/4 (s) cd

1300 SBb(s) S b* gB 3 SBbl SB rs bc

2841 Sb Sb~ kSS Sb~ I SA (r.) b

2859 s b o 2 kB SBa ( f t ) S B r0 *

3031 (M 81) Sb Sb~ gkSi S b I-II S/4 (s) ab

3034 (M 82) lrr II Ir U E7p.lp pec 10 sp

3368 (M 96) Sa Sa SS4p Sbp SAB (rt) ab

4111 S02 SO kD7 £8 SA (r) 0+ : sp

4278 E l E kDE 1 £1 £1-2

4394 SBb (sr) Sb~ gB 2 SBb~ II (ft) SB (r) b

4406 £  3 E kE2 £3 E* 3

4449 lrr I Ir I a\ Ir III I  Bm

4565 Sb Sb* gkS7 Sb I SA: (s?) a sp

4594 Sa/Sb Sa kS6p Sb~ S/4 (s?) a sp

4762 SOl kD7 Snnt : SB? (r.) 0° sp

5194 Sc Sc~ fgSl Sc it) I SA (s) bc p

5195 lrr Ir 11 f iE p l pec t IOp

5457 (M101) Sc Sc~ /SI Sc I S/4 B (rs) cd

niowej. Sm to galaktyki na przejściu do nieregularnych galaktyk typu Obłoków 

Magellana Um). K lasyfikacja ta przykłada dużą wagą, co wydaje się rzeczą 

słuszną, do ciągłego przejścia między poszczególnymi klasami galaktyk. Pełny 

zapis klasyfikacyjny galaktyki zawiera najpierw duże litery podające klasę 

i rodzinę (dla soczewkowa tych symbol "0" umieszcza się na końcu liter), a po­

tem małe litery podające odmianę i stan. Brak któregoś z symboli oznacza trud­

ności z zakwalifikowaniem danej galaktyki do którejś z rodzin czy też odmian. 

Tabela 1 podaje k lasyfikację de Vaucoulleursa (1964). W celu porównania kia-
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syfikacji de V a u c o u l e u r s  (1961, 1963) przypisał poszczególnym typom 

różnych klasyfikacji parametry liczbowe i badał korelacje między klasyfika­

cjami (rys. 4). Stwierdził istnienie różnic między swoją a innymi klasyfikacjami 

głównie tam, gdzie wprowadzał nowe stany, np. późne stany galaktyk spiralnych. 

Wyniku takiego można się było spodziewać, gdyż kryteria klasyfikacyjne są 

bardzo zbliżone, więc nie ma zasadniczych różnic pomiędzy poszczególnymi 

klasyfikacjami.
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Z PRACOWNI I OBSERWATORIÓW

POSTĘPY ASTRONOMII 

Tom XVffl (1970) — Zeszyt 4

APARATURA 1)0 ODBIORU, POMIARU I REJESTRACJI 

SYGNAŁÓW RADIOWYCH SZTUCZNYCH SATELITÓW ZIEMI

A. F IO K ,  A.W. W E R N I K

Katedra Urządzeń Radiotechnicznych i Telewizyjnych Politechniki Warszawskiej,

Zakład Geofizyki P AN 

(Otrzymano 11 marca 1970 r.)

W Pracowni Jonosferycznej Zakładu Geofizyki PAN prowadzone s ą  od 1966 r. ba­

dania jonosfery oparte na pomiarach parametrów sygnałów radiowych sate litów  Ziemi.

Każdy odbierany sygnał może być scharakteryzowany czterema w ielkościam i: 

amplitudą, częstośc ią , po laryzac ją i kierunkiem , z którego je s t on odbierany. Wszystkie 

te w ielkości zm ienia ją s ię  w trakcie propagacji przez jonosferę. Pomiary zmian para­

metrów sygnału pozw a la ją  wnioskować o strukturze i dynamice jonosfery. N ajbardziej 

znaczącym  zmianom podlegają (na częstośc iach stosowanych w tego rodzaju badaniach) 

po laryzacja  i częstość. Zmiany polaryzacji zw iązane są z efektem Faradaya, natom iast 

zmiany częstości są wynikiem efektu Dopplera.

Z efektem Faradaya mamy do czynienia wówczas, gdy fale lin iowo spolaryzowane 

propagują s ię  w ośrodku anizotropowym. W przypadku jonosfery anizotropia wywołana 

je s t polem geomagnetycznym. W ośrodku anizotropowym prędkości fazowe fal zwyczajnej 

i nadzw yczajnej s ą  różne, w wyniku czego po prze jśc iu tej samej drogi fazy ich są 

różne. Prowadzi to z ko lei do obrotu p łaszczyzny polaryzacji o k ą t równy połowie 

różnicy faz m iędzy fa lą  zw yczajną i nadzw yczajną. W założeniu spełn ienia pewnych 

przyb liżeń ką t ten, dla fali propagującej s ię w jonosferze, proporcjonalny je s t do 

gęstości elektronowej m iędzy sa te litą  lub  rak ie tą i obserwatorem oraz odwrotnie pro­

porcjonalny do kwadratu częstości i za leży  od kąta m iędzy kierunkiem propagacji 

.i kierunkiem pola magnetycznego. W trakcie przelotu sa te lity  zm ienia s ię  całkow ita 

lic zb a  elektronów na drodze sygnału emitowanego przez sa te litę  oraz kąt m iędzy kie­

runkiem propagacji i kierunkiem pola magnetycznego. Zm ienia s ię  w ięc kąt rotacji 

p łaszczyzny po laryzac ji. Obserwowanym efektem zmian tego kąta są  periodycm e zanik i 

sygnału , o ile  tylko odbiera s ię  sygnał an teną  o polaryzacji lin iow ej (rys. 1). Je że li 

znana jest geometria przelotu satelity i konfiguracja pola magnetycznego można z reje- 

s tac ji amplitudy sygnału sate lity  wyznaczyć scałkowaną gęstość elektronową między 

sa te litą  i obserwatorem.

Drogim z efektów wykorzystywanym do badań jonosfery metodami propagacji poprzez 

jonosferę je s t dyspersyjny efekt Dopplera. Je s t on wynikiem ruchu nadajn ika względem 

obserwatora i n iestac jonarności ośrodka, w którym propaguje s ię  sygnał. Dyspersyjne 

w łasności ośrodka powodują, że Dopplerowskie przesunięcie częstości sygnału sate lity  

je s t różne  od przesunięcia dla sygnału biegnącego w próżni o wartość za le żną  od 

gęstośc i elektronowej scałkowanej po drodze sygnału oraz gradientów horyzontalnych

[363]



364 Z pracowni i obserwatoriów

Rys* 1- R e je s tra c ja  sygna łu  z K osm osa 321 an teną  o p o la ry zac ji liniow ej

tej gęstośc i  i jej zmian w czas ie ,  a także od gęs tośc i  elektronowej na  wysokości sa­
telity . Dodatkowe p rzesun ięc ie  częs to śc i  j e s t  odwrotnie proporcjonalne do częs tośc i  
sygnału, w przeciwieństwie do kinematycznego przesunięcia ,  które j e s t  wprost pro­
porcjonalne do czę s to śc i .  P rzy  pewnych upraszcza jących  za łożeniach pomiar dysper­
syjnego efektu Dopplera pozwala wyznaczyć scałkowaną gęs to ść  elektronową.

Z asad n iczą  trudnością  przy in terpretacji pomiarów kąta rotacji j e s t  nieoznaczoność 
w ynikająca z nieznajomości stałego kąta sk ręcen ia  p łaszczyzny  polaryzacji między 
an teną  nadaw czą  na  s a te l ic ie  i an teną odbiorczą. Pomiary mogą więc mieć tylko cha­
rakter względny. Na inną  trudność napotyka s i ę  przy pomiarach dyspersyjnego efektu 
Dopplera. Efekt ten j e s t  bardzo niewielki, rzędu kilku c / s  do k ilkudzies ięc iu  c / s .  Dla 
sygnału o częs tośc iach  np. 20 Mc/s wymaga to zapewnienia  precyzji pomiaru częs tośc i  
rzędu 10-», a le  wtedy pomiary byłyby bardzo grube, uniemożliwiające badanie n iew ielk ich  
fluktuacji g ęs to śc i  elektronowej. Z myślą o poprawieniu tej sy tuacji amerykańskie 
beacon s a te l i te s  typu Explorer 22, Explorer 36, czy T ransi t  i radzieckie  majaki typu 
Sputnika III i niektórych Kosmosów i Elektronów, wyposażone s ą  zwykle w nadajniki 
emitujące kilka sygnałów o c z ę s to śc iach  harmonicznych. Aparatura odbiorcza może być 
wówczas tak skonstruowana, że eliminuje kinematyczny efekt Dopplera i pozwala n a  bez­
pośredni pomiar dyspersyjnego efektu. Możliwość takiej eliminacji wynika z proporcjonal­
nośc i  kinematycznego efektu Dopplera od cz ę s to śc i .  Aparatura sprowadza obie czę s to śc i  
do wspólnej podharmonicznej i odejmuje je  od s ieb ie .  Wskazane j e s t  aby jedna z często- 
s to śc i  była mała, gdyż wtedy efekty jonosferyczne s ą  najw iększe ,  a druga możliwie duża, 
tak aby te same efekty były małe.

W Centralnym Obserwatorium Geofizycznym Zakładu Geofizyki PAN w Belsku 
uruchomiono w styczniu 1969 r. aparaturę s łu ż ą c ą  do pomiarów dyspersyjnego efektu 
Dopplera i efektu Faradaya. Aparatura opracowana i wykonana zosta ła  przez Katedrę 
Urządzeń Radiotechnicznych i Telewizyjnych Poli technik i Warszawskiej n a  zlecenie  
i według założeń Zakładu Geofizyki PAN.

Aparatura przystosowana j e s t  do odbioru sygnałów sa te li tów  radzieckich  o czę­
s to śc iach  leżących w pasmach 20 i 90 Mc/s, amerykańskich w pasmach 20, 40 i 360 M c/s
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i um ożliw ia jednoczesny odbiór trzech sygnałów ssZ , analogowy pomiar kinematycznego 

efektu Dopplera, cyfrowy i analogowy pomiar dyspersyjnego efektu Dopplera i rejestra­

c ję  efektu Faradaya. System zawiera 41 różnych przyrządów elektronicznych.

Sygnały ssZ  odbierane są  za pomocą zestawu anten. Do pomiaru efektu Faradaya 

na  częstos'ciach 20 i 40 M c/s wykorzystuje s ię  proste anteny dipolowe. Do pomiaru 

efektu Dopplera używane są  — ze względu na konieczność e lim inacji zaników wywoła­

nych efektem Faradaya — anteny o polaryzacji kołowej. N a jw iększą  z odbieranych 

częstośc i uzyskuje s ię  za pomocą anteny kierunkowej (13-elementowej dla 360 M c/s 

lub  4-elementowej dla 90 Mc/s). Wartości kątów  określających po łożenie  anteny prze­

kazywane s ą  łączam i selsynowymi do pulpitu sterującego i korygowane przez operatora, 

według obliczonej z danych orbitalnych trajektorii sate lity  poprzez zdalne uruchomienie 

s iln ików  napędowych.

Aparatura zawiera trzy tory odbiorcze. Tor A odbierający sygnał o na jw yższe j 

c zęstośc i objęty je s t p ę t lą  fazowej automatycznej regulacji częstośc i. W stanie syn­

chronizacji częstość znajdującego s ię  w tym torze przestrajanego, synchronizowanego 

generatora kwarcowego odtwarza zmiany częstości sygnału wywołane głównie kinema­

tycznym efektem Dopplera. Pom iaru kinematycznego efektu Dopplera dokonuje się 

poprzez pomiar częstości tego generatora.

C zęsto ść  generatora synchronizowanego wykorzystuje s ię do automatycznego pod- 

strajania torów odhierających B i C. Gdyby n ie  występował dyspersyjny efekt Dopplera, 

częstośc i wyjściowe torów odbiorczych byłyby dokładnie równe częstości wzorcowej 

125 k c /s . W wyniku zmian częstości wywołanych jonosferą, częstość wyjściowa toru B 

różni s ię  od częstości wyjściowej toru A równej (w stan ie  synchronizacji) dokładnie 

125 k c /s . Ta różnica zwana różn icow ą częstośc ią  Dopplera je s t 500-krotnie zw iększana 

w komparatorze częstośc i. D zięk i temu częstościom ierz z lic za jący  współpracujący 

z komparatorem pozwala na wykrycie — przy sprzyjających warunkach odbioru — zmian 

częstośc i w iększych od 0,02 c /s  przy czasie uśredniania 0,1 sek . i 0,002 d s przy 

czasie  uśredniania 1 sek. Wyniki pomiarów kierowane są do pam ięci, z której steruje 

s ię : urządzenie drukujące cyfrowo na taśmie papierowej i ,  przez przetwornik cyfrowo- 

-analogowy, rejestrator kreślący za leżność różnicowej częstośc i Dopplera od czasu. 

Rytm pomiarów sterowany jest wzorcem co pozwala na jednoczesne określenie położenia 

w czasie każdego pomiaru.

Tory odbiorcze A i B w spółpracują z antenami o polaryzacji kołowej (tor A z anteną 

kierunkową) i są wyposażone w układy automatycznej regulacji wzmocnienia. Dostatecz­

n ie  d użą  wartość efektywnego stosunku sygnału do szumu i zakłóceń przy sygnałach 

odbieranych rzędu 0,1 mikrowolta uzyskuje s ię  w torze A dzięki zastosowaniu odbioru 

synchronizowanego, a w torach B i C dzięki wymiennym filtrom kwarcowym o szerokości 

pasma 15 i 50 c /s .

Tor odbiorczy C współpracujący z prostą an teną d ipolową przeznaczony je s t do 

rejestracji efektu Faradaya poprzez rejestrację zmian amplitudy sygnału odbieranego. 

Pracuje on oczyw iśc ie  bez układu automatycznej regulacji wzmocnienia.

Prowadzenie odbiorów sygnałów sate lity  ułatw ia monitor koncentrujący informacje

0 parametrach odbieranych sygnałów i warunkach odbioru. Zawiera on w skaźniki ampli­

tud wszystkich syfpah łw  odbieranych, w skaźniki synchronizacji, m ierniki kinematy cz- 

nego i dyspersyjnego efektu Dopplera oraz pozwala na w izualną (na oscyloskopie)

1 słuchową (głośnik lub  słuchawki) kontrolę warunków odbioru we wszystkich torach 

odbiorczych.

Do ka lib rac ji aparatury s łu ży  generator ka librujacy (sztuczny sputnik), dostarcza­

jący  harmonicznych sygnałów wysokiej częstośc i o regulowanej amplitudzie im itujących 

odbierane sygnały.
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W skład systemu w chodzą  również: w zorzec  częstości 2 ,5  M c /s  i rozbudowane 

układy syntezy częstości dostarczające częstości pierwszych heterodyn i częstości 

w zorcowych niezbędnych do pracy innych przyrządów. Ponadto aparatura zawiera ze­

spół stabilizatorów napięcia sieci i zasilaczy  stabilizowanych.
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Rys. 2* Przykład zapisu analogowego różnicowego efektu Dopplera

O p isan ą  powyżej aparaturą prowadzono próbne pomiary przez okres 8 miesięcy, 

wykorzystując do tego celu sygnały amerykańskiego satelity Explorer 22  (BE- B). Przy ­

kład zapisu analogowego różnicowego efektu Dopplera pokazany jest na rys. 2. W  trakcie 

prób stwierdzono, że aparatura ma właściwości stawiające ją w  rzędzie najnow ocze­

śniejszych na  św iecie. Charakteryzuje ją duża czułość (rzędu 10 n V ), możliwość! bez­

pośredniego pomiaru częstości różnicowej z- dużą  dokładnością niezależną od b ez­

względnej wartości częstości mierzonej (zwykle mierzona jest faza, różniczkowana 

następnie po czasie  w  trakcie opracowywania obserwacji, w ó w c za s  dokładność pomiaru 

zależy od prędkości zmian fazy) oraz duża  zdolność? rozdzielcza  (2 pom iary/sec) p o zw a ­

lająca na badanie szybkich fluktuacji częstości związanych z niejednorodną strukturą 

jonosfery. Aparatura m oże być wykorzystywana jedynie do odbiorów sygnałów w  ściśle 

określonych kilku pasm ach. Zw iększenie  liczby pasm  odbiorczych odbiłoby się na dokład­

ności pomiaru i zdolności rozdzielczej, a jednocześnie  znacznie powiększyłoby koszty 

budowy aparatury.
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A ktualizacja na 10 V 1970 r- (dotyczy ośrodków, o których artykuły informacyjne zostały ju ż  

opublikowane w , ,Postępach Astronomii” ).

Zakład Astronomii P AN: utworzona została Pracownia Fizyki Kosmicmej (Hęlio- 

fizyki) z siedzibą we Wrocławiu, Kopernika 11, pod kierownictwem Prof, dr Jana Mer- 

g e n t a l e r a .  Zatrudnia ona 5 pracowników naukowo-technicznych (Mgr inż. Marek 

H ł o n d ,  ob. Kazimiera K o r d y l e w s k a ,  Mgr inż. Romuald K o w n a c k i ,  ob. Tadeusz 

K o z a r ,  Mgr A d a m S p o d e n k i e w i c z ) .

Uniwersytecki Ośrodek Astronomii w Toruniu: w miejsce Zespołu Katedr Astronomii 

i Astrofizyki został utworzony Instytut Astronomii Uniwersytetu Mikołaja Kopernika 

przy Wydziale Matematyki, Fizyki i Chemii UMK. Dyrektorem Instytutu została Prof, 

dr Wilhelmina I w a n o w s k a .  W skład Instytutu wchodzą 4 Zakłady:

1) Zakład Astrofizyki i Astronomii Gwiazdowej —kierownik Prof, dr W. I w a n o w s k a ;

2) Zakład Radioastronomii — kierownik Doc. dr Stanisław G o r g o l e w s k i ;

3) Zakład Mechaniki Nieba — kierownik Doc. dr Stanisław G ą s k a ;

4) Obserwatorium Astronomiczne UMK — kierownik Prof, dr W. I w a n o w s k a .

Powołano Radę Instytutu, ktdrej przewodniczącym jest Doc. dr S. G o r g o l e w s k i ,

zastępcą przewodniczącego — Doc. dr S, G ą s k a ,  sekretarzem — Dr Cecylia Iwa- 

n i s z e w s k a .

Obserwatorium Astronomiczne UW: Prof, dr Stefan P i o t r o w s k i  wybrany został 

członkiem rzeczywistym Polskiej Akademii Nauk. Mgr Sławomir R u c i ń s k i  uzyskał 

tytuł doktora za pracę pt. Efekty bliskości w ciasnych układach gwiazd podwójnych — 

promotor Prof. dr S. P i o t r o w s k i ,  recenzenci: Doc. dr Andrzej K r u s z e w s k i ,  Doc. 

dr Józef Smak.

Katedra Astronomii Geodezyjnej PW: 1 IV 1970 zatrudniony został- na stanowisku , 

asystenta Mgr inż. Andrzej M o d z e l e w s k i .
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POSTĘPY ASTRONOMII 

Tom XV m  (1970) — Zeszyt 4

INTERFEROMETRIA RADIOWA O DŁUGICH BAZACH

B. K O Ł A C Z E K ,  A. M O n Z E E E W S K I

Mała zdolność rozdzielcza konwencjonalnych radioteleskopów jak i duże rozmiary 

klasycznych radioźródeł były powodem, że dokładność pozycyjnych pomiarów w radio­

astronomii była co najmniej o dwa rzędy wielkości n iższa od precyzyjnych pomiarów 

pozycyjnych w zakresie widma widzialnego. Lata sześćdziesiąte przyniosły odkrycie 

dyskretnych radioźródeł, takich jak kwazary, pulsary, obszary molekuł OH, o średni­

cach znacznie mniejszych od zdolności rozdzielczej największych nawet radiotele­

skopów i, jak się okazało, sięgających rzędu setnych czy tysięcznych części sekundy. 

Odkrycie radioźródeł o tak małych wymiarach kątowych spowodowało, że sięgnięto po 

znaną z dziedziny optyki ideę gwiazdowego interferometru Michelsona, służącego do 

pomiaru średnic gwiazd, nadając jej nową elektroniczną formę. Rolę dwóch rozstawio­

nych zwierciadeł przejęły tu dwa odległe radioteleskopy. Zasadę działania interfero­

metru radiowego ilustruje rys. 1 i 2.

odbio rn ik  I
kore lator

odb io rn ik  2

^ -o p ó ź n ie n ie
(Sygnał w yjścro w y

Rys* 1* Schemat ilustrujący zasadę dzia łan ia interferometru radiowego

Podstawową zasadą interferometrii jest pomiar różnicy faz A O, między równo- 

cześnie odebranymi falami elektromagnetycznymi od nieskończenie odległego źródła. 

Odstęp czasu A t upływający między przyjściem czoła tej samej fali do dwóch stacji 

interferometru, odległych o D km, wyraża się związkiem;

A O

[369]
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gdzie co — częstotliwość fali przychodzącej.

Z rys. 1 wynika:

A ^  = ( ^ ) b o s  0  , (2 )

gdzie A jest długością fali przychodzącej, © jest to kąt zawarty między kierunkiem 

bazy interferometru a kierunkiem do źródła. Różnicę faz A <t> wyrażamy w ilości okresów 

(cykli). Znając różnicę faz można bardzo dokładnie wyrazić kierunek do źródła w funkcji 

długości bazy, lub odwrotnie.

/
/

Rys. 2. Charakterystyka kierun­

kowa pojedynczego radiotelesko­

pu — przerywana lin ia  oraz cha­

rakterystyka kierunkowa inter­

ferometru składającego się 

z dwóch radioteleskopów — ciąg­

ła  lin ia

Przemieszczanie się radioźródła względem nieruchomego interferometru powoduje 

c ią ^ ą  zmianę zależną od zmian 0 (f), wynikających z obrotu Ziemi i w konsekwencji 

powstanie sygnału interferencyjnego.

Gdy wartość kąta 0  jest taka, że A O jest całkowitą ilością półokresów, tzn. 

0  — arc cos (nA/2/)) (gdzie n jest liczbą całkowitą i dodatnią), wówczas sygnały ode­

brane na każdej ze stacji są w fazie lub przeciwfazie.

Charakterystyka kierunkowa interferometru (rys. 2), składa się z „ lis tków ” odległych 

od siebie o pewien kąt A 0 . Warto wspomnieć, że charakterystyka kierunkowa interfero­

metru jest stała względem Ziemi. Odległość kątowa A 0  „ lis tków " zależy od długości 

fali przychodzącej A, długości bazy D oraz kąta 0. Zdolność rozdzielcza interferometru 

warunkowana jest odległością kątową „lis tków ” charakterystyki kierunkowej i daje 
się wyrazić zależnością: •

k « 206 265" - iL  , (3)
2 D

gdzie k — zdolność rozdzielcza interferometru wyrażona w sekundach łuku.

Ostatnio w eksperymentach interferometru Green Bank — Onsala o D = 6319 km, 

dla sygnału o długości fali A = 6 cm, osiągnięto zdolność rozdzielczą k % 0,0006 sek. 

łuku. W interferometrze o zdolności rozdzielczej k, radioźródło o rozmiarach kątowych 

mniejszych od k będzie dawało w wyniku sygnał interferencyjny w postaci periodycznych 

fluktuacji, gdzie okresem będzie czas potrzebny na przejście radioźródła od jednego 

„ lis tk a”  do drugiego. Radioźródło o wymiarach kątowych większych od k spowoduje 

zniknięcie periodycznych fluktuacji sygnału interferencyjnego. Radioźródła o wymia­

rach pośrednich dadzą w wyniku interferencji fluktuacje o zmiennej amplitudzie. Na 

podstawie szczegółowej analizy takiego sygnału interferencyjnego można określić nie
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tylko wymiary, ale i eliptyczny kształt, czy też podwójną lub wielokrotną strukturę 

radioźródła.

Sygnały odebrane przez obie anteny mają postać:

ei U) - Ax (0) cos cot , e2 (t) = A2 (0) cos (cot +A (t>) ,

gdzie Ai (0) , A2 (0) charakteryzują własności Jcierunkowe pojedynczych anten. Gdy 

anteny mają takie same charakterystyki, tzn. A j (0) = A2 (0), wówczas wyrażenie na moc 

uzyskiwaną z interferometru pracującego na zasadzie dodawania sygnałów, tj. interfero­

metru dodającego, będzie następujące:

P (0) = I e, (t) + e, (t) la~ \ A (0) I* (1 + cos A O). (4)

Sygnał na wyjściu interferometru dodającego przedstawiony jest na rys. 3A.

Rys* 3. A — Sygnał wyjściowy z interferometru dodającego* B — Sygnał wyjściowy z interferometru
z przełączaną fazą

Na nieco innej zasadzie uzyskuje się sygnał wyjściowy z interferometru o przełączanej 

fazie. W interferometrze tym w lin ię odprowadzającą sygnał z jednej z anten jest włą­

czany i wyłączany odcinek przewodu o długości X/ 2, co w rezultacie powoduje zmiany 

fazy sygnału z tej anteny. Rezultat jest pokazany na rys. 3B, Zaletą interferometru 

o przełączanej fazie w odniesieniu do interferometru dodającego jest mniejszy wpływ 

tła promieniowania radiowego nieba na rezultat wyjściowy.

W pierwszych eksperymentach interferometrii radiowej o długich bazach zachodziła 

konieczność utrzymania synchronizmu między stacjami za pomocą linii mikrofalowej 

bądź drogą radiową, co ograniczało maksymalną długość bazy do kilkuset kilometrów. 

Wprowadzenie atomowych wzorców częstotliwości o dokładności rzędu 10'u  pozwoliło 

na dowolne zwiększanie długości bazy, a przez to zdolności rozdzielczej interferometru. 

Rozwój interferometrów radiowych ukazuje tab. 1.

Ostatnio stosowana jest taka technika opracowywania wyników:

A. Sygnały radiowe po odebraniu na dwóch stacjach zostają wzmocnione i mieszane 

do małej częstotliwości. Pożądana jest duża szerokość pasma A oi

B. Sygnafy małej częstotliwości s ą  w każdej z dwu stacji analizowane w ten sposób, 

że dla wszystkich wartości dodatnich sygnału nadaje się wartość 1, a dla wartości 

ujemnych 0. Z uzyskanych w ten sposób sygnałów binarnych pobierane s ą  próbki sygna­

łem o częstotliwości 2 A co. Otrzymane w rezultacie ciągi impulsów zostają zapisane 

na taśmie magnetycznej. Każda taśma zawiera dokładny zapis czasu i wartości kątów 

określających ustawienie anteny.
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T a b e l  a 1

Rozwój in terferom etrów  radiow ych o d ług ich  bazach

Rok M iejsce eksperym entu
D ługość Z dolność 

ro z d z ie lc z a  
w se k .fa li w cm bazy w km

1961 H olyw ell — Jo d re ll Bank 189 603 3.0
1963 L inco ln  — Jodre ll B ank 189 . 115 1,6
1965 Malvern — Jo d re ll Bank 21 127 0,3
1967 H at C reek  — O nsala 18 7719 0,0015
1968 O n sa la  ~  G reen Bank 6 6319 0,0006

C. Taśmy s ą  nas tępn ie  analizowane za pomocą maszyny matematycznej, gdzie 
uwzględnia s ię  wzajemne opóźnienia  sygnałów znane z geometrii interferometru i znane 
s ta łe  opóźnienie odbiorników.

D. Dla uzyskanego w ten sposób  sygnału in terferencyjnego szuka s ię ,m e to d ą  ko­
lejnych prób,funkcji korelacyjnej ,  dla szeregu wartości różnic fazy sygnałów bliskich 
wartości przewidywanej. Każda z tych funkcji korelacyjnych j e s t  przedmiotem analizy 
Fourierowskiej . Funkcja  korelacyjna i odpowiadające jej opóźnienie fazy, dla której 
otrzymamy na jw iększe  ekstremum w widmie uważane j e s t  za rozwiązanie (rys. 4).

Rys* 4 . P rzyk ładow e widma F o u rie ro w sk ie , am plituda widma funkcji k o re lacy jnej

Interferometria radiowa oddaje w tej chwili ogromne usług i w dziedzin ie  badania 
rozmiarów dyskretnych radioźródeł, takich jak  pulsary, kwazary, obszary molekuł OH, 
p rzyczynia jąc  s i ę  do w yjaśnienia  mechanizmu promieniowania tych radioźródeł.

Obecnie przewiduje s i ę  również zastosow anie  interferometrii radiowej długich baz 
do precyzyjnych wyznaczeń astro -geodezypych ,  a nawet do badań geofizycznych takich 
jak:

1. Wyznaczanie ruchu o s i  obrotu Ziemi i n ieregularności je j  obrotu, a szczególn ie  
tych krótkookresowych, które pozwoliłyby na  dokładnie jsze  wyznaczenie przypływowych 
deformacji globu ziemskiego (liczby L ov e’a), krótkookresowych zmian atmosfery, prądów 
morskich, zmian zjawisk meteorologicznych.

2. Wyznaczenie przesunięć  kontynentów.
3. Precyzyjna ,  z dokładnością  do 1 nanosekundy, synchronizacja  światowych wzor­

ców czasu .
O czekuje  s ię  również od tej metody dokładniejszego tes tu  teorii w-zględności, 

który będzie można uzyskać  z obserwacji radiointerferometrycznych dwóch radioźródeł 
3C273 i 3C279 w pobliżu Słońca.
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Zastosowanie radio-interferometrii do precyzyjnej synchronizacji światowych wzor­

ców czasu można sobie łatwo wyobrazić przy upraszczającym założeniu obserwacji 

odpowiednio małego radioźródła zlokalizowanego w biegunie przez radio-interferometry 

ustawione równoleżnikowo. Ze względu na niezmienność kąta zawartego pomiędzy bazą 

i kierunkiem do radioźródła jakiekolwiek przesunięcie się „listków ”  charakterystyki 

kierunkowej interferometru będzie spowodowane rozregulowaniem s ię  wzorców czasowych 

bazy interferometru i pozwoli na ich regulację. Dokładność nanosekundy będzie osią­

galna dla interferometrów o bazach rzędu kilku tysięcy km , gdzie odstęp „listków  

wynosi 10"e rad.

Zastosowanie interferometrii radiowej do studiów ruchu wirowego Ziemi, przypły­

wowych deformacji globu i przesunięć kontynentów wymaga dokładnego wyznaczenia 

długości i kierunku bazy interferometru. Wzór (2) wskazuje, że do wyznaczenia długości 

bazy D należy znać, poza zmierzoną różnicą faz, dokładną pozycję radioźródła i vice 

versa.

Początkowo można więc sobie wyobrazić łączne wymaczenie tych niewiadomych 

poprzez obserwacje odpowiedniej liczby radioźródeł. Przedstawiając za R o s s e m  

(1968) różnicę faz w formie wektorowej:

0  D -* -»
A O = cos 0  + r| = —  ( B • S) + r) , (5)

A X

gdzie B oznacza wektor bazy, S — jednostkowy wektor kierunku do radioźródła, r|— 

sumę wszystkich innych efektów wpływających na różnicę fazy.

- ♦

Wektor bazy B możemy przedstawić za pomocą współrzędnych geograficznych X, 

‘P, gdzie \ zostanie wyrażone poprzez szybkość obrotu Ziemi co , X = X + cô  t.

B = [cos^1 cos A , c o s f  sin \, sin^1]
A

—>

Wektor kierunku do radioźródła S przedstawiamy za pomocą współrzędnych równi­

kowych a, 8:

S = [cos 5 cos a , cos 6 sin a , sin 5] (7)

Wzór (5) możemy napisać w postaci:

O = A + B cos coe ( + C sin coe t , (8)

gdzie:

D
■4 = sin 6 sinV3 + t|

A

B = cos 5 co s*P cos (a  — A0) W
A
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D
C -  c o s  5 c o s 1?  s in  ( a  — A „ )

A

Wartości A, B, C są, wyznaczane z pomiaru A <J> poprzez dopasowanie sinusoidy do 
wielu obserwacji.

O sta tn ie  trzy równania (9) zawierają, 5 niewiadomych: D, 6, f , a — A0 , r|. Obser­
wacja trzech radioźródeł da nam 9 równań o 9 niewiadomych, pozwalając wyznaczyć 
więc pozycję  tych radiozrodef oraz długość i kierunek bazy interferometru.

Szybkość przesuwania s i ę  „ l i s tk ó w "  j e s t  odwrotnie proporcjonalna do ich okresu,

który zgodnie ze wzorem (2) j e s t  równy arc co s  — radianów. To sugeruje możliwość

wyznaczenia długości bazy wprost z pomiaru częs to tl iw ośc i występowania „ l is tk ó w ” , 
czyli zliczania  „ l is tk ó w ” . Zliczanie  „ l i s tk ó w ”  interferencyjnych n a s t ręcza  jak do­
tychczas  duże trudności ze względu n a  ich ogromną ilość . Dla bazy rzędu 5000 km pr?y 
długości fali 10 cm otrzymuje s i ę  w przypadku interferometru równikowego _,,l i s tk i” 
interferencyjne o szerokości 10'* rad lub 0 , 1, a więc w i lośc i  2500 „ l i s tk ó w "  na se ­
kundę. P o z a  tym obecna dokładność wzorców atomowych rzędu 10"u  j e s t  dla tych 
eksperymentów n iew ystarczająca , gdyż powoduje przesunięcja  fazy o 2t t  w  ciągu doby.

Usiłowania amerykańskich uczonych id ą  w kierunku większego unieza leżnienia  s ię  
od skali czasowej,  na co pozwala obserwacja szerokiego paśma często tl iw ości w za­
mian za wybraną je d n ą  częs to tl iw ość .  Im w iększe pasmo częs to tl iw ości będziemy 
obserwować tym węższy będzie zakres, w którym powstaje centralny superpozycyjny 
„ l i s t e k ”  (w optyce nazywa s i ę  je  białymi prążkami), tym dokładniejsze będzie wyzna­

czen ie  czasu  opóźnienia  dwóch sygnałów odebranych 
p rzez Mwie s ta c je  bazy interferometru. Dla szerokości 
pasm a 120 MHz otrzymano dokładność nanosekundy, co 
odpowiada wyznaczeniu d ługości bazy z dokładnością 
30 cm , co dla baz o długości rzędu kilku tys ięcy  k ilo­
metrów daje  dokładność rzędu 10~7, nie  o s ią g a n ą  do­
tychczas  żadnymi innymi metodami. Samo wyznaczenie 
d ługości bazy D tą  metodą nie dostarczy nam informacji 
dotyczących zmian kierunku bazy interferometru.

G o l d  (1967), biorąc pod uwagę dokładności o s iąg ­
n ię te  w pomiarach interferometrycznych przewiduje, że 
d la  interferometru równikowego obserwującego radio­
źródło równikowe będzie można wyznaczyć nieregular- 
nośc i  obrotu Ziemi z dokładnością ,  odpowiadającą 
kątowemu przesunięciu 10‘7. Dokładność jednego 
pomiaru takiego interferometru będzie wynosić 1 nsek. 
lub mniej, gdy będzie możliwość oceny nie tylko całego, 
ale i czę śc i  „ l i s t k a ”  in terferencyjnego. Możność 
obserwacji szeregu radioźródeł w ciągu jednej doby 
pozwoli na dokładnie jsze  wyznaczenie krótszych 
okresów fluktuacji,  takich jak  14 dni (dokładność 10'1J),
1 dzień, pół dnia (zdokładnością  10'*).

Wyznaczenie nieregularności obrotu Ziemi z tak 
diozrddłem na Księłycu lub sa- d u ż ą  dokładnością  pozwoli na le p s z ą  interpretację dy- 

te*icie namiki globu ziemskiego, atmosfery, zjawisk meteorolo­
gicznych.

Rozważa s i ę  również umieszczenie  sztucznego radioźródła na sa te l ic ie  lub K się­
życu (rys. 5).

Rys* 5. Geometria interferometru 
z umieszczonym sztucznym r»-



Z literatury naukow ej 375

W tym przypadku mamy:

d -  D cos 0  — 0  sin 0  -------— (10)
sin y

a wzór na różnicę faz ma postać:

A O = — cos 0  — sin 0  1 ~ COS r  , (11)
X sin y

gdzie y może być wyznaczone ze znajomości położeń stacji i radioźródła.

Sztuczne radioźródło umieszczone w skończonej odległości ma tę przewagę nad 

naturalnym radioźródłem, że pozwala również na wyznaczenie równoległych przesunięć 

bazy, czego nie można wyznaczyć z obserwacji naturalnych radioźródeł.

Interferometria radiowa długich baz, dająca perspektywę zwiększenia dokładności 

pomiarów kierunkowych co najmniej o rząd jest jeszcze metodą nową i wciąż szybko 

rozw ijającą się. W przyszłości, w połączeniu z laserowymi pomiarami Księżyca, pozwoli 

udokładnić również dynamikę układu słonecznego.
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POSTĘPY ASTRONOMII 

Tom XVIII (1970) -  Zeszyt 4

METODY EKSTRAPOLACJI RUCHÓW BIEGUNA 

J.  B I E N I E W S K I

Badania dotyczące wahań bieguna rozpoczęto w dziewięćdzięsiątych latach 

ubiegłego stulecia. Od tego czasu do chwili obecnej kilka stacji systematycznie 

wykonuje obserwacje zmian szerokości geograficznych w ramach Międzynarodowej 

Służby Szerokości (MSS). Oprócz tych stacji położonych w przybliżeniu na równoleżniku . 

39?8 kilkadziesiąt innych stacji przeprowadza również takie badania (w tym dwie 

stacje w Polsce: Józefosław i Borowiec).

Zdawać by się mogło, że 70-letni okres badania tego problemu powinien być 

wystarczający, aby można było ująć go w ściśle' matematyczne formy. Ruch bieguna 

chwilowego wokół pewnego średniego bieguna tłumaczy się niepokrywanieni chwilowej 

osi obrotu Ziemi z osią głównego maksymalnego momentu bezwładności. W wyniku 

tego niepokiycia oś chwfłowa powinna opisywać w przestrzeni stożek kołowy wokół 

głównej osi bezwładności. Ten ruch bieguna, noszący nazwę nutacji swobodnej

0 okresie 14 miesięcy, nie jest jednak jednym. Skutkiem zachodzących zmian na 

powierzchni Ziemi i w jej atmosferze istnieje jnny okresowy roczny ruch bieguna, 
tzw. nutacja wymuszona. Nałożenie się tych dwu okresowych zmian a także i innych 

słabo się zarysowujących powoduje, że krzywa ruchu bieguna jest dość nieregularna. 

Współrzędne bieguna chwilowego obliczane są na podstawie obserwacji przeprowadza­

nych na stacjach MSS. Tak więc pewne zmiany lokalne tkwiące w zmianach szerokości 

geograficznej poszczególnych stacji, a także niedoskonałość samych obserwacji 

(błędy deklinacji gwiazd programu, zmiany programów, błędne wartości stałych astrono- 

nych itd.) będą zniekształcały całe zjawisko ruchów bieguna.

Chcąc poznać dokładne przyczyny wahań bieguna oraz wyznaczyć wartości 

poszczególnych okresów, ich amplitud i kątów fazowych, bazując tylko na materiale 

obserwacyjnym MSS, musimy założyć pewne kryteria w naszych badaniach. W pierw­

szym rzędzie od opracowywanego materiału obserwacyjnego wymagana jest jego 

jednorodność. Współrzędne bieguna chwilowego, publikowane przez MSS w okresie 

od 1900 r. do chwili obecnej, nie bazująjna jednorodnym materiale obserwacyjnym. 

Dwukrotnie zmieniany był program obserwacji bez żadnego nawiązania. Taka zmiana 

programu ma szczególny wpływ na wartość średniej szerokości geograficznej i tym 

samym na położenie średniego bieguna (średnim biegunem lub średnią szerokością 

geograficzną nazywamy taką wartość, która jest uwolniona od wszystkich zmian 

okresowych). Dlatego też wielu autorów analizuje tylko pewien wycinek działalności 

MSS. Program obserwacyjny zmieniany był w latach 1922,7 1935. Mniej groźna 

od zmiany programu bez nawiązania jest przerwa w obserwacji jednej ze stacji. 

Znane są  bowiem stałe różnice pomiędzy wynikami poszczególnych stacji i je ś li 

przerwa jest niewielka, to po wprowadzeniu odpowiednich poprawek materiał można 

ujednolicić. Inną przyczyną zniekształcenia wyników współrzędnych bieguna są 

zmiany lokalne średnich szerokości poszczególnych stacji. Można wyznaczyć zmiany 

średnich szerokości każdej stacji, ale w pewnym względnym układzie. Stwierdzono 

np. z porównania średnich szerokości 4 stacji: Mizusawy, Carloforte, Gaithersburga

1 Ukiach, obliczonych dla różnych epok, że wartość średniej szerokości Mizusawy

[377]
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w różnych epokach znacznie się różni. Podczas gdy różnice średnich szerokości 

trzech innych stacji są w przybliżeniu jednakowe (ewentualne niewielkie różnice 

można tłumaczyć zmianą, programów), to średnia szerokość Mizusawy zmniejsza się 

średnio o 0", 006 na jeden rok.

Na wahanie bieguna, oprócz okresowych zmian rocznego i chendlerowskiego, 

składa się jeszcze wiele innych okresowych zmian. Same wartości okresów również 

się  zmieniają. Poszczególne amplitudy i kąty fazowe ulegają ciągłym zmianom. 

Zmiany te są  niewielkie, ale stwierdzone na podstawie uzyskanych wyników analiz 

obserwacji. Aby można było uzyskać godne zaufania wyniki, analizowany materiał 

powinien być bardzo dokładny. Ponieważ ilość stacji obserwacyjnych włączonych 

do MSS jest niewielka (w 1900 r. — 4, obecnie 5), więc i dokładność obliczanych 

współrzędnych bieguna nie jest wysoka. Dokładność tę można oszacować na ok. 

0“ 01. Niewątpliwie i wyrównane wyniki współrzędnych bieguna * i y będą w sobie 

"Zawierały pewne systematyczne błędy. Obserwowaną wartość szerokości geograficz­

nej można przedstawić w postaci sumy:

•f = P0 + A ?  + A 6 + z, (1)

gdzie: AVs = x cos \ + y sin ^ jest zmianą szerokości zależną tylko od położenia 

bieguna chwilowego, A5 jest błędem przyjętej deklinacji gwiazdy albo grupy gwiazd. 

Jeśli chodzi o z , to jest to tzw. wyraz Kimury. Wartość 'Po jest różna dla każdej stacji. 

Podlega ona pewnym lokalnym zmianom i tylko dla niewielkich odstępów czasu (rzędu 

kilku lat) można przyjąć, że pozostaje niezmienna. W procesie wyrównania rocznego 

okresu obserwacji przyjmuje się takie wartości poprawek grap (A6 + z) (program 

międzynarodowy składa s ię  z 12 grap), aby ich suma była równa zeru. Współrzędne 

x i y oblicza się na podstawie tylu równań, ile jest stacji. Obliczone tą drogą x iy  

będą wolne od błędów (A6 + z ). Wprowadzenie założenia, że wyraz z jest jednakowy 

dla wszystkich stacji MSS w tym samym momencie nie jest zgodne z rzeczywistością. 

Różnice pomiędzy tym średnim wyrazem i poszczególnymi jego wartościami na każdej 

stacji są dość duże i dochodzą niekiedy do 0 , 1 .  Nie zbadano jeszcze dokładnie, 

jakie są przyczyny powstawania tego dodatkowego wyrazu z. Mogą tu mieć wpływ 

wszelkie zmiany lokalne temperatury, ciśnienia itd. Skoro jednak zmiany te s ą  nie­

jednakowe na każdej stacji i posiadają w tym samym momencie różne wartości (okres 

ich zmian jest równy 1 rok), to w pewnym stopniu odbije s ię to na obliczanych war­

tościach bieguna średniego.

Tymi wymienionymi przyczynami należy tłumaczyć fakt, że nie można jeszcze 

zjawiska ruchów bieguna ująć w formę wzoru matematycznego. Próby takie przeprowa­

dzało już kilku autorów. Jak dotychczas nie otrzymano jednak zgodnych wartości. 

Co do samej istoty ruchów bieguna zdania są podzielone. Jedni dzie lą zmiany bieguna 

na okresowe (okresy roczny i Chendlera) i nieokresowe. Inni zakładają, że ruch 

bieguna składa się z samych okresowych zmjan i wyznaczają drogą empiryczną 

wartości poszczególnych okresów, amplitud i ich zmian. K im  ura np. ( Ha t t o r i  

1958), analizując materiał obserwacyjny MSS z lat 1900—1940, napisał równanie 

ruchu bieguna zawierające 10 wyrazów okresowych.

Główne badania, jakie przeprowadzane s ą  nad zjawiskiem ruchów bieguna dotyczą 

okresów rocznego i Chendlera. Podczas gdy wartości (okres, amplituda i kąt fazowy) 

zmian rocznych s ą  łatwe do obliczenia, to dużo trudniejsze jest przeprowadzenie 

badań wyrazu Chendlera. Ogólny schemat obliczenia tych wyrazów można przed­

stawić następująco. Wiadomym jest, że wartość okresu Chendlera równa jest w przy­

bliżeniu 1,2 roku. Tak więc w ciągu 6 lat będziemy mieli 6 okresowych zmian rocz­

nych i 5 Chendlera. Z takiego 6-letniego cyklu układamy równania w odpowiedni
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sposób eliminując raz zmiany roczne i drugi raz zmiany Chendlera. Z równań tych 

wyznaczamy wartości amplitud i kątów fazowych. Zasadniczym celem takiego wyrów­

nania jest obliczenie poprawek deklinacji gwiazd, natomiast dokładne obliczenie war­

tości okresów i ich amplitud przeprowadza się innymi metodami. Chodzi tu o analizy 

przeprowadzane w oparciu o duży material obserwacyjny.

Jednym z pierwszych, który taką analizę przeprowadzi}, był K i m u r a .  Celem 

jego pracy było ujęcie w matematyczną formę ruchów bieguna. Wykorzystał on do 

tego obserwacje wykonane w latach 1900—19 40. Wykrył 10 okresowych wyrazów, 

które powiązał z oddziaływaniem Księżycowo-Słonecznym. Różnice pomiędzy współ­

rzędnymi obliczonymi za pomocą tych wzoro'w i współrzędnymi wziętymi z obserwacji 

są rzędu 0” 01, co należy uważać za bardzo dobrą zgodność. Dotyczy to jednak tylko 

okresu 1900—1940. Wzory Kimury zastosował I k e d a  (Hattori 1956) do obliczenia 

współrzędnych x i y na następne lata a ż  do roku 1953. Obliczenia zostały porównane 

z wynikami obserwacji. Jeszcze do 1943 r. różnice te osiągały wartości do 0* 05. 

Po tym okresie różnice rosną, aby w latach 1950—1953 osiągnąć aż 0^30. Ciekawe 

okazały się okresowe zmiany tych różnic o okresie zbliżonym do 1,2 roku. Po wprowa­

dzeniu odpowiednich poprawek różnice te zmniejszyły się, ale pozostał nadal okre­

sowy ich charakter o okresie bliskim 1,2 roku. Rzuca to światło na zmiany amplitudy 

wyrazu Chendlera. K i m u r a  przyjął zmianę amplitudy wyrazu Chendlera równą okre­

sowi zmian długości węzła wstępującego Księżyca (ok. 18 lat) i jego wielokrotności. 

Okazało się jednak, że tak przyjęta zmiana jest niewystarczająca.

Na pewną uwagę zasługuje analiza harmoniczna zmian położenia bieguna w latach 

1947—1953, którą przeprowadził H a t t o r i  (1956). Wartości współczynników w równa­

niu ruchu bieguna, które uzyskał różnią s ię oczywiście od równań K i mu r y .  Jeś li 

chodzi o różnice pomiędzy współrzędnymi obliczonymi i wziętymi z obserwacji, to 

osiągnęły one wartości do 0 ,05 , co jest do przyjęcia. Obejmuje to jednak tylko 

okres opracowywany. Sam autor wypowiada się , że po roku 1953 jego wzorów nie 

można stosować ze względu na pewne anomalić ruchu bieguna, jakie nastąpiły w 1954 r. 

Przyczyny tych anomalii H a t t o r i  tłumaczy tym, że kąty fazowe wyrazów rocznego 

i Chendlera różniły s ię  o 180°, co mogło spowodować pewne zakłócenia w amplitudach 

tych wyrazów. Takie anomalie wg H a t t o r i  ego  powinny mieć miejsce co 6 lat. 

Podobną anomalię dostrzegli dwaj uczeni radzieccy F i e d o r o w  i J a c k i w  (1964). 

Badali oni wyniki uzyskane przez J a s z k o w a  1964, który wykrył w badanym przez 

siebie interwale obserwacji z lat 1911,5—1936,5 rozdwojenie okresu Chendlera. 

J a s z k o w  uzyskał trzy wyraźnie wyodrębniające się okresowe zmiany o okresach 

1,00, 1,17 i 1,20 roku. Otóż w latach 1924—1926 początkowa faza swobodnej nutacji 

zmieniła się o 180°. Zakłócenie ruchu bieguna, jakie w tym okresie zaszło, autorzy 

tłumaczą możliwością rozdwojenia okresu Chendlera na 1,17 i 1,20. W innej swej 

pracy F i e d o r o w  (1955) wykrył również pewne gwałtowne zmiany kąta fazowego, 

ale już w nieco mniejszym stopniu. Zachodziło to w latach 1928—1929, 1934—1935, 

1938—1939 i 1943—1945. Tak więc porównując wyniki tych dwu autorów, średni inter­

wał gwałtowniejszych zmian jest rzędu ok. 5 lat.

Analiza harmoniczna obserwowanych zmian bieguna chwilowego, jak się okazuje, 

nie daje takich wyników, dzięki którym można by obliczać drogą ekstrapolacji współ­

rzędne bieguna na długi okres czasu. Obliczenia takie już od dłuższego czasu prze­

prowadzano w B1H w Paryżu. Okres ekstrapolacji wynosi jednak zaledwie 0,5 roku. 

Wyeliminowanie obserwacji zmian szerokości kosztem obliczeń współrzędnych bieguna 

chwilowego jest więc w obecnej chwili niemożliwe. Uzyskane wyniki wartości wyrazów 

rocznego i Chendlera drogą analizy harmonicznej są niewystarczające. Niech za 

przykład rozbieżności wyników uzyskanych przez różnych autorów posłużą dane ze­

stawione w tab. 1.
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T a b e l a  1 

Wartości okresów Chendlera

Opracowywany 

materiał 

za okres

Obliczone wartości okresu 
Chendlera

Autor wyniku 

i data jego 

uzyskania

1890-191 5 1,13; 1,<*20; 1,27 Witting 1915

1890-1924 1,20 Pollak 1927

1890-1924 1,19 Stumpff 1927

1890-192 2 (1 ■08);(1,14);1,19; (1 .271*1 Wahl 1938

1922-1938 1,13

1892-1933 1,223'

1908-1921 1,202 Jeffreys 1940

1900-1940 1,108; 1,170; 1,208 1,250 Labrouste 1946

1891-1945 1,196 Rudnik 1956

1947-1953 1,182 Hattori 1956

1900-1920 1,193 Walker, Young 1957

1890-192 4 1,191 Danjon, Guinot 1954

1897-1957 l,186 lL
1929-1953 1,172 r

Panczenko 1960

1897-1922 1,190

1930-1957 1,180
. Arato, Kołmogorow,

1891-1952 1,193.1 Synaj, 1962

1923-1935 1,108 Sekiguchi, Nemichi

aWartości w nawiasach nie zostały obliczone bezpośrednio ze współrzędnych bieguna, 

ale po wyeliminowaniu wyrazu z okresem 1,19.

W pierwszej kolumnie tabeli przedstawiono interwał obserwacji MSS wzięty do 

opracowania. W drugiej kolumnie przedstawiono wyniki obliczonego okresu (lub w przy­

padku uzyskania kilku wartości zbliżonych do 1,2) Chendlera. Trzecia kolumna przed­

stawia aotora, który dokonał wyznaczenia. Już z zamieszczonych w tabeli wynikach 

wartości okresów widać rozbieżności. Rozbieżności podobne występują również 

i w wynikach amplitud wyrazów Chendlera i rocznym, nie mówiąc już o szeregu innych 

okresowych zmianach nakładających się na krzywą ruchu bieguna.

Niewątpliwie istota, charakter i przyczyny wahań bieguna są zagadnieniami 

bardzo skomplikowanymi. Aby móc wyeliminować obserwacje kosztem ekstrapolacji 

współrzędnych bieguna chwilowego, należy oprócz analiz wielokrotnie już przepro­

wadzanych, zbadać zagadnienie z innej strony — teoretycznej. Już sama analiza cyto­

wanego J a s z k o w a  (1964) odbiegająca od przeważnie stosowanych analiz pokazuje, 

że wartości okresów znacznie się zmieniają i oprócz znanych wartości 1 roku i 1,2 roku 

mogą występować jeszcze i inne.

Główne przyczyny nieregularnego ruchu osi chwilowej Ziemi, oprócz wymienio­

nych na wstępie, to przemieszczenie się mas wewnątrz Ziemi, ruchy przypływowe 

skorupy ziemskiej oraz wszelkie zmiany zachodzące w atmosferze a w tym i anomalie 

refrakcyjne zniekształcające obserwacje szerokości geograficznej. Obecnie nauka 

wzbogaciła się o nowę dane odnośnie do rozkładu mas wewnątrz Ziemi oraz atmosfery 

ziemskiej dzięki obserwacjom sztucznych satelitów Ziemi. Wykryto wiele periodycz­

nych zmian zachodzących w atmosferze (przypływowe ruchy mas powietrza). Wprowa­

dzenie więc nowych wartości określających kształt figury Ziemi do zagadnienia
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ruchów bieguna może s ię  okazać bardzo cenne. T ak że samo i niektóre okresowe 
zmiany zachodzące w atm osferze, jak ie  przed wystrzeleniem sztucznych satelitów  
nie były znane, mogą w pewnym sen sie  w yjaśnić zjaw isko zmian niepolam ych w ruchu 
bieguna. Ruchy przypływowe m as powietrza m ają kilka w artości okresowych, jak : 
dobowe, zmiany o okresie 28 dni — przyczyna których tkwi w obrotowym ruchu Słońca 
dokoła sw ojej o s i, zmiany poboczne i roczne spowodowane zmianami pór roku, a także 
i zmiany związane z in tensyw nością plam na Słońcu.

J e ś l i  chodzi o analizę materiału obserw acyjnego, to należałoby w łączyć do niej 
oprócz wyników sta c ji  MSS i inne sta c je  szerokościow e. Zaistniałby tu problem 
wyeliminowania wyrazu z . Przy  włączeniu do analizy k ilkudziesięciu  s ta c ji  można 
by s ię  nawet pokusić o zbadanie charakteru tego wyrazu. W obecnej chwili je sz cz e  
nie można tego przeprowadzić ze względu na krótki okres masowych obserw acji. 
W b lisk ie j jednak p rzy sz ło śc i, m ając do dyspozycji w ieloletni okres obserw acji, 
an aliza  taka powinna dać dużo więcej n iż  to uzyskiwano dotychczas.

J e ś l i  chodzi o dotychczasowe metody stosow ane do ekstrapolacji pozycji bićguna, 
to należy tu wymienić metodę stosow aną przez N, S t o y k o .  Współrzędne x i y bieguna 
chwilowego uzyskiw ał on wg wzorów:

x = a sin  (36°t  + a )  + b sin (30°t + (3), 
y -  c sin  (36°t + y) + d sin  (30°t + 6),

gdzie ( = 0,1 roku. Amplitudy a ,  b , c , d i początkowe fazy a , (3, y, 6 wyznaczane s ą  
w oparciu o wyniki ruchu bieguna (dane współrzędne x i y z ostatn iego 1,2 roku).

Inną nieco metodę przedstaw ił F i e d o r o w  (1 955). P rzez niew ielki interwał 
c z a su  rzędu 1 —2 lata aproksymuje on krzywą zmian bieguna jako łuk sp iraly  Archime- 
d e sa , tzn. przedstaw ia w spó łrzędn e*,, i yc w formie:

*c  = + (C0 + C ,t)  co s (c + 3 0 °f), 
yc -  ~  (C 0 + C ,t )  sin  (c + 30° t ) ,

gdzie C0 — amplituda wyrazu Chendlera i C , je j zmiana. Początkow ą fazę c ob licza  s ię  
m etodą najm niejszych kwadratów z rozw iązania 12 równań warunkowych:

(acc co s 30 °t _ yc sin  30°t) tg c = -  yc c o s  30°t -  xc sin  30°£,

gdzie t = 0 , 1 , 2 , 3 , . . . ,  11. Wartości C 0 i C t o b licza  s ię  w podobny sposób , ale 
z innych równań:

Ca + C lt  = s / x \  + y l  = r(.

Wartości * i yc odpow iadają tylko wyrazowi Chendlera. O blicza s ię  je  wg 
wzoru podanego przez O r ł o w a :

xc = x -  0", 088 c o s  (36° t  + 112 °), 

r e -  - y -  °". ° ? 5 sin (36°t + 112°).

Obliczone tą  drogą wartości C0, C , i c na podstaw ie 1,2-rocznego interwału obserwa­
cyjnego będą służyły do obliczenia w spółrzędnych* i y na okres do 0 ,4  roku wprzód.

Dokładność obliczen ia współrzędnych w obu tych metodach je s t  rzędu 0" 05 przy 
założeniu oczyw iście, że ekstrapolowany interwał nie przekracza 0 £  roku.
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S e k i g u c h i  i N e m i c h i  (1964) opracow ali metodę ek strapo lacji zbliżoną nieco 
do metody Stoyki p o lega jącą  na analizie 6-letniego okresu obserw acji MSS. U zyskane 
wyniki wyrazów rocznego i Chendlera oraz zmiany amplitudy wyrazu Chendlera pro­
ponują zastosow ać do obliczenia współrzędnych i  i y n a okres następnych 6 lat. 
R óżnice, jak ie  uzyskali w wyniku obliczen ia z wartościam i znanymi z obserw acji, 
s ą  rzędu 0" 1 .
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P O ST Ę P Y  ASTRONOMII 
Tom XVIII (1970) Z eszyt 4

MECHANIZM MASERA DLA LINII OH

A. Ż Y T K O  W

W roku 1965 We i nr e b ,  Me e k s ,  C a r t e r ,  B a r r e t t  i R o g e r s  wysunęli 
powszechnie obecnie przyjętą hipotezę, według której anomalie obserwowane w mikro­
falowym widmie molekuły OH (Postępy Astronomii 1970 , 2) powstają w wyniku działa­
nia mechanizmu zasadami zbliżonego do masera. W w iększości obserwowanych przy­
padków anomalne linie pochodzą z przejść pomiędzy czterema podpoziomami struk­
tury nadsubtelnej poziomu podstawowego molekuły OH Pny , /  = 3/2); linie pochodzą­
ce z przejść pomiędzy podpoziomami struktury nadsubtelnej wyższych poziomów 
rotacyjnych stanu elektronowego jtt , /  = 5/2 i /  = 1 /2 ) wykryto dopie­
ro stosunkowo niedawno ( Z u c k e r m a n ,  P a l m e r ,  P e n f i e l d ,  L i l l e y  1968; Ye n ,  
Z u c k e r m a n ,  P a l me r ,  P e n f i e l d  1969).

W przypadku, gdy mamy do czynienia z równowagą teimodynamiczną, obsadze­
niem poziomów energetycznych rządzi prawo Boltzmanna; je ś l i  rozważymy poziomy 
k i / ,  to:

J !±  = f ^ e x p  (- b E /k T ), 0 )
N l

gdzie gA, oznaczają wagi statystyczne poziomów, AE > 0 oznacza różnicę energii 
poziomów k i l ,  zaś N̂  i AJ odpowiednie liczby molekuł. Załóżmy teraz, że Boltzman- 
nowskie obsadzenie poziomów zostanie zakłócone w ten sposób, że górny poziom 
energetyczny będzie obsadzony bardziej licznie niż by to wynikało ze wzoru (1). 
Wówczas padające kwanty promieniowania o często ści odpowiadającej przejściu 
z poziomu k do l doprowadzając do zjaw iska emisji wymuszonej mogą być lawinowo 
wzmacniane — jest to, w dużym uproszczeniu zasada działania laboratoryjnego m asera. 
Ponieważ em isja wymuszona odbywa się  spójnie co do fazy i w kierunku propagacji 
kwantu wymuszającego, zatem w wyniku otrzymujemy bardzo siln ie wzmocnioną 
i w praktyce prawie monoenergetyczną. wiązkę promieniowania. Hipoteza, według 
której za dziwne linie OH odpowiedzialny jest maser działający w przestrzeni między- 
gwiazdowej, j est zatem niezwykle atrakcyjna, gdyż natychmiast wyjaśnia szereg 
obserwowanych własności źródeł związanych z anomalną em isją i absorpcją oraz 
szereg obserwowanych własności składników linii (Postępy Astronomii, 1970, 2); 
m.in. łatwo je st  wtedy wytłumaczyć bardzo wysokie temperatury źródeł (temperatura 
źródła zdefiniowana je st jako temperatura c ia ła  doskonale czarnego promieniującego 
w danej często ści v z natężeniem równym obserwowanemu), bardzo małe roz­
miary kątowe źródeł, szybkie zmiany natężenia, bardzo małe poszerzenie poszczegól­
nych składników linii.

O ile panuje zgodność co do zasadniczego mechanizmu odpowiedzialnego za 
anomalie w mikrofalowym widmie OH, o tyle proponowane zasady zaburzenia obsa­
dzenia poziomów różnią się  często znacznie — i tak L i t v a k ,  Mc Whor t e r ,  M e e k s  
i Z e i g e r  (1966) przedstawiają model oparty o pompowanie ultrafioletowe, S o l o m o n

[383]
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(1968) proponuje model pompowania chemicznego, z kolei S z k ł o w s k i  (1966) i L i t *  

vak  (1969) pokazują, że odpowiednie obsadzenie poziomów można uzyskać na koszt 

promieniowania podczerwonego pochodzącego z dalekich rozciągłych źródeł, lub 

z bliskich źródeł punktowych, lub też z protogwiazd, zaś J o h n s t o n  (1967) zakłada, 

jest ono wynikiem zderzeń z naładowanymi cząstkami. Poniżej omówione są dwa 

konkretne modele pompowania molekuł OH, które mimo wielu usterek mogą stanowić 

dobrą ilustrację możliwości tego rodzaju teorii.

K

*

2

4

7/a
3/2

SI2  ̂
5/2 ł

s/a 
1/2 “ ■

V*

M 2

J

f / i t : 

5/2

5/2 i ;

_
<f

w w 
t — 1

Et

A' J 
1  * 7/2 

^  » V* 

1  2 V2

V2
_

1/2

va e m is ja  o h

Hys. 1. Diagram poziomów energetycznych molekuły OH (skala nie jest zachowana), pokazujący 

poziomy rotacyjne najniższego stanu wibracyjnego stanów elektronowych 2>IT̂ ,  2TTi/,i 22 .+ x 

Dla każdego stanu rotacyjnego zaznaczone są poziomy dubletu A, rozszczepienie nadsubteine 

poziomów dubletu A zaznaczone jest tylko dla stanu podstawowego. P rze jśc ia pomiędzy pozioma- 

mi debletu A odpowiadające częstościom 1612, 1665, 1667, 1720 MHz zaznaczone są  odpowied­

nio literami A, B t C, L). Na rysunku zaznaczone są przejścia ultrafioletowe, przez które odbywa 

s ię pompowanie i  odpowiednie przejścia prowadzące z powrotem do stanu 2*rroraz ich względne

siły oscylatorów

W modelu L i t v a k a  et al. (1966) pompowanie molekuł odbywa się na koszt ultra­

fioletowego promieniowania pochodzącego od gwiazd związanych z obszarami HII;
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rozpatrzenie procesów selektywnej absorpcji promieniowania ultrafioletowego przez 

obiok OH prowadzi do wniosku, że molekuły znajdujące się w pewnych obszarach 

takiego obłoku będą miały zaburzone (w stosunku do Boltzmannowskiego) obsadze­

nie poziomów, L i t v a k  et a l . rozpatrują przejścia pomiędzy najniższymi stanami 

wibracyjnymi podstawowego stanu elektronowego ’ny molekuły OH i pierwszego 

elektronowego stanu wzbudzonego * 2 ^ . Pompowanie oJbywa się przez sześć przejść 

ultrafioletowych pomiędzy stanem ,ptry  a stanem 1 2^ (rys. 1). Przy założeniu strumie­

nia promieniowania 10'14 erg/cm2 (co odpowiada gwieżdzie typu 05 położonej w od­

ległości 2 lat świetlnych od obszaru OH) wzbudzenie do stanu 1 powinno zachodzić 

w czasie 3 x 10' sek. Z kolei spontaniczne przejścia z powrotem <ło stanu s tt  z emisją 

kwantów promieniowania ultrafioletowego zachodzić będą w czasie rzędu 10"6 sek., 

zaś powrót do jednego z podpoziomów dubletn A stanu podstawowego molekuły po­

przez spontaniczne przejścia do coraz niższych poziomów rotacyjnych stanu elektro­

nowego 2 t t  z em isją kwantów w podczerwieni zajdzie w czasie rzędu 1 sek.
Przejściami prowadzącymi do in­

wersji obsadzenia poziomów są przej­

ścia P ,, R lf R 2ł; przejścia Qlt 

S„ prowadzą do liczniejszego obsadze­

nia poziomu dolnego (antyinwersji)

(rys. 1). Przeprowadzone obliczenia 

wykazują, że dla małych głębokości 

optycznych pompowanie ultrafioletowe 

prowadzi do antyinwersji (rys.,2). Po­

nieważ jednak z padającej wiązki pro­

mieniowania ultrafioletowego najszyb. 

ciej w miarę zagłębiania się w obłok 

OH usunięte zostają kwanty odpowia­

dające przejściom P lf . Qlt a następnie 

Qu „ zatem od pewnego miejsca dominu­

jące są przejścia R tl i R It które pro­

wadzą do inwersji. Zależnie od głębo­

kości optycznej jedno lub kilka przejść 

dominuje; byleby więc tylko obłok OH 

miał dostatecznie dużą grubość optycz­

ną, by linie P u  Q i • Q2i zostały wy- 
sycone, wówczas w pewnym geometrycz­

nym obszarze obłoku może nastąpić konieczne dla ,,niiędzygwiazdowego masera”  

zakłócenie obsadzenia poziomów dubletu A stanu podstawowego molekuł w stosunku 

do obsadzenia Boltzmannowskiego. Rysunek 2 przedstawia resultat obliczeń odwróce­

nia obsadzenia poziomów przeprowadzonych przy założeniu, że w każdym z poziomów 

dubletu obydwa podpożiomy struktury nadsubtelnej są  jednakowo obsadzone. Dodatko­

wo uczyniono też założenie, że efekty pochodzące od zderzeń z elektronami są za- 

niedbywalne; w obliczeniach zaniedbano także kwanty promieniowania ultrafioleto­

wego reemitowane przez molekuły OH i problem mikrofalowego wysyceuia masera 

przez przejścia z górnych do dolnych podpoziomów dubletu A . Uwzględnienie tych 

efektów może w znacznym stopniu zaważyć na rezultatach, gdyż np. częstość zderzeń 

z elektronami może być porównywalna z częstością przejść prowadzących do inwersji 

obsadzenia poziomów.

S o l o m o n  (1968) rozważa zarówno problem zakłócenia obsadzenia poziomów, 

jak i problem powstawania molekuł OH i sugeruje, że procesem odpowiedzialnym 

za powstawanie molekuł i inwersje jest względnie wydajna reakcja zachodząca po­

między tlenem i wodorem w temperaturze ok. 1000°1C do 2000°K:

Rys. 2. Odwrócenie obsadzenia poziomów duble­
tu A stanu podstawowego molekuły OH w funkcji 
głębokości optycznej obłoku OH. Na rysunku in­
wersja wyrażona jest jako stosunek różnicy ob­
sadzenia górnego i dolnego poziomu dubletu A 

do liczby molekuł OH
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H(2S) + 0(3P) - OH (J D  -»OH(22 ^ .2) -» OH (2rr) + A v. (2)

Tworzenie molekuł w reakcji (2) zachodzi w tempie 3 x 10~15 exp (-3700/T) sek 

Procesami prowadzącymi do rozbijania molekuł są fotodysocjaja i reakcja z wodo­

rem:
H + OH - H, + 0. (3)

Źródła emitujące silne anomalne linie obserwowane są w pobliżu gorących gwiazd 

na granicy obszarów HU. So l omon  utrzymuje, że w panujących tam warunkach 
(przy założeniu temperatury 30000°K jako temperatury charakteryzującej pole promie­
niowania) całkowite tempo fotodysocjacji wynosi 1,8- 10"u sek."1. Ponieważ obliczone 

przez uiego dla tych samych warunków maksymalne tempo pompowania przez promie­
niowanie ultrafioletowe wynosi 0,55 • 10‘lł sek "l. (dla \ = 3080 A), zatem dla uzyska­

nia odwrócenia obsadzenia poziomów potrzebny jest mechanizm pompujący bardziej 
wydajny. Z kolei tempo niszczenia molekuł na drodze zderzeń z wodorem (reakcja (3)) 

jest AL • 10"“  exp(- 3700/T), co przewyższa tempo pompowania ultrafioletowego 

i fotodysocjacji, gdy /Vjj exp(-3700/r) > 1,8. Zderzenia będą dominujące w tempera­

turze 1000°K dla gęstości wodoru /V jj >  70, w temperaturze 2000°K dla Nyj  >  11. 
So l omon sugeruje zatem, że w przypadku, gdy tempo reakcji chemicznych przewyższa 

tempo fotodysocjacji, wówczas z reakcjami chemicznymi musi być także związany 

mechanizm pompujący. Konkurencyjnym więc mechanizmem dla mechanizmu pompowa­

nia przez promieniowanie ultrafioletowe może być selektywne tworzenie molekuł OH 

w górnym poziomie dubletu A stanu podstawowego. Ponieważ molekuły powstają 

w reakcji (2) w stanie J2 + , zatem inwersję obsadzenia poziomów dubletu A stanu 
podstawowego można by otrzymać, jeśli molekuły byłyby tworzone na takich pozio­
mach wibracyjnych i rotacyjnych stanu elektronowego 22+, z których spontaniczne 
przejścia prowadzą do górnego poziomu dubletu A stanu podstawowego. W ten sposób 

można otrzymać szybkie tempo pompowania nie żądając, by wszystkie silne źródła 
emisji OH były położone w pobliżu gorących gwiazd 05 (co jest konieczne dla mecha­

nizmu pompowania ultrafioletowego). Jak zauważyli L i t v a k ,  Z u ck e r man  i D i c k i n ­

son (1969), So l omon  użył błędnej wartości na tempo produkcji molekuł w reakcji 
(2) i przy dokładniej przeprowadzonych rachunkach nie można otrzymać inwersji 

obsadzenia dubletu A stanu podstawowego; inwersję i odpowiednie dla zaobserwowa­

nia emisji wzmocnienie otrzymuje się natomiast dla stanu 2'n'yJ. / = 1/2 (choć w tym 

przypadku obłok OH musiałby mieć nierozsądnie dużą masę).

Używając modeli tak prostych, jak opisane powyżej, nie można więc, niestety, 
otrzymać dobrego wytłumaczenia obserwowanych zjawisk. Należy się spodziewać, 

że do pełnego ich zrozumienia zbliżyć nas może dopiero równoczesne uwzględnienie 

wspomnianych, a także wielu innych dodatkowych, mechanizmów. Aktualnie publiko­

wane prace przedstawiają coraz bardziej wyrafinowane modele międzygwiazdowego 

masera dla linii OH, biorąc pod uwagę coraz więcej czynników wpływających na 

obsadzenie poziomów molekuł; nie stanowią one jednak jeszcze kompletnej i spójnej 

teorii.
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DYSKUSJE

P O S T Ę P Y  ASTRONOM II 

Tom X V III (1970) -  Zeszy t i

UWAGI WSTĘPNE DO DYSKUSJI 

NAD PRZESZŁOŚCIĄ ASTRONOMII W POLSCE 

I PERSPEKTYWAMI DALSZEGO JEJ ROZWOJU

B. P A C Z Y Ń S K I ,  J .  SMAK 

Mott o:

“  . . .  Let us beware: we shall always 

need the initiative of individualistic 

thinkers. Let us never discourage 

a scientist working in his ivory 

tower. IVe definitely need large and 

expensive telescopes, but let us 

still encourage astronomers belonging 

to modest institutions and using 

their brain. The training of young 

astronomers and the creation of 

enthusiasm are as honorable tasks 

as the elaborate research on cosmic 

bodies. The good administration of 

an institution is essential to the 

efficiency of a ll the workers; but 

let us avoid regimentation among 

the promissing young scientists. . . . ”  

P.  S w i n g s ,  1967

Celem przedstawionego poniżej opracowania nie jest bynajmniej dokonanie peł- 

nego, krytycznego przeglądu osiągnięć (i niepowodzeń) astronomii w Polsce w okresie 

minionych 25 lat, ani też podanie prognoz na następne ćwierćwiecze. Przypomnijmy, 

że opracowania tego typu były niedawno publikowane w „Postępach Astronomii”  

( X1I/3, XV/3, XV /4). Pierwotnym celem niniejszych ,,Uwag”  było — zgodnie z inten­

cjami Prezydium Komitetu Astronomii. PAN — zainicjowanie nowej dyskusji w łonie 

Komitetu nad aktualnymi i ważnymi problemami rozwojowymi astronomii w Polsce. 

D la porządku odnotować wszakże wypada, że — mimo iż dyskusja taka była prze­

widziana przez porządek dzienny dwu kolejnych posiedzeń Komitetu (2 III i 27 IV 

1970) — dotychczas się nie odbyła. Tym niemniej, mimo braku zainteresowania tą 

sprawą ze strony Komitetu Astronomii PAN, uważamy za celowe opublikowanie na­

szych „Uwag”  w nadziei, że mogą one być interesujące dla polskiego środowiska 

astronomicznego i zapoczątkować — być może — szerszą dyskusję na łamach „P o ­

stępów Astronomii” .

[389]
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Astronomia, w odróżnieniu od w iększości nauk matematyczuo-przyroduiczych, 

nie ma bezpośredniego wpływu na rozwój ekonomiczny kraju. Uprawianie astronomii 

jest z jednej strony przejawem aktywności intelektualnej społeczeństwa, z drugiej 

zaś jest ona niezbędna dla prawidłowego rozwoju nauk przyrodniczych i kształtowa­

n ia naukowego poglądu na świat. Historia uczy, że fakty te były uznawane od tysiąc­

leci przez wszystkie cywilizowane społeczeństwa.

Dynamiczny rozwój uauk astronomicznych ua święcie świadczy, że szczególnie 

dziś istnieje zapotrzebowanie na ich uprawianie. Jesteśmy bowiem świadkami rewolucji, 

której rozmiary i konsekwencje zdają się nie mieć precedensu w historii naszej cywi­

lizac ji. W dziedzinie badań astronomicznych jej zasadniczymi elemeutami są: 1) coraz 

szybsze rozszerzanie tematyki badawczej, oraz coraz pełniejsza integracja z fizyką; 

2) wprowadzanie nowych metod i technik badawczych oraz 3) dramatyczny wzrost 

kosztów. Aby uzmysłowić sobie doniosły charakter wszystkich tych przemian wy­

starczy dokonać skrótowego porównania stanu astronomii sprzed lat kilkunastu z jej 

stanem obecnym. Astronomia połowy lat pięćdziesiątych — to fotometria UBV, róż­

nicowa krzywa wzrostu, badania rozmieszczenia wodoru w Galaktyce, pierwsze pry­

mitywne modele ewolucyjne gwiazd, a także tylko trzy teleskopy optyczne o śred­

nicy powyżej 2 metrów, 25-metrowy radioteleskop w Dwingeloo, fotometr typu Kroua, 

czy wreszcie biurkowy arytmometr. • .  Rok 1970 — to pomiary promieniowania w prze­

dziale widmowym 1 0 '”  — 10** cm, modele atmosfer ,,non-LTE” , puls ary, źródła 

promieniowania rentgenowskiego, molekuły w materii międzygwiazdowej, by nie 

wspomnieć laboratoryjnych badań materii księżycowej, a także spektrografy conde 

z kamerami o średnicy 2 metrów, przetworniki obrazów, międzykontynentalne interfero­

metry radiowe, maszyuy cyfrowe o szybkościach ponad 10‘ op./sek., czy wreszcie 

metrowe teleskopy na balonach i satelitach.

Współczesna astronomia jest powiązana ze wszystkimi niemal działami fizyki. 

Wynika to przede wszystkim z odkrywania wciąż nowych obiektów i zjawisk, jakościowo 

różnych od tych, którymi zajmowano się dotąd (kwazary, efekty maserowe i t d j .  O ile 

do niedawna w astrofizyce wystarczała znajomość niektórych działów fizyki atomowej 

i jądrowej, czy teorii względności, to obecnie — obok konieczności pogłębienia 

związków z tymi działami — astrofizycy musieli zainteresować się także fizyką, ciała 

stałego i uadcieczy, cząstkami elementarnymi i ich oddziaływaniami w zakresie 

wysokich i niskich energii, gazodynamiką i chemią. Równocześnie wielu wybitnych 

fizyków zajęło się w ciągu ostatnich lat — i to bardzo aktywnie — problematyką astro­

fizyczna ( S a l p e t e r ,  Z e l d o w i c z ,  C h r i s t y ,  G i n z b u r g  i in.). Eksplozję badań 

astronomicznych można też zilustrować bezprecedensowym wzrostem kadry; np. 

w ciągu ostatnich kilku lat wzrost liczebny Amerykańskiego Towarzystwa Naukowego 

wynosił 16% rocznie, tj. był 3—4-krotnie szybszy n iż  dla innych towarzystw, zaś 

liczba członków Międzynarodowej lin ii Astronomicznej uległa w okresie 1957—1967 

podwojeniu.

W astronomii dokonuje s ię też dramatyczne rozszerzenie metod i technik badaw­

czych. Po radioastronomii w skład astronomii weszły także badania promieniowania 

w dalekiej podczerwieni, dalekim ultrafiolecie, promieniowania rentgenowskiego i gam­

ma. Wraz z automatyzacją pomiarów i potrzebą, automatyzacji ich analizy doprowadziło 

to do sytuacji, w której tzw. , ,aparatura pomocnicza”  stała się nie tylko bardziej 

złożona i kosztowna, lecz także częstokroć ważniejsza od kolektora promieniowania. 

W coraz większym stopniu to właśnie aparatura , ,pomocnicza” decyduje o efektyw­

ności pracy. W tej sytuacji na miejscu uniwersalnego „astronoma-obserwatora” , 

zajmującego się także konstrukcją aparatury, pojawiają s ię  coraz częściej „ in żyn ie r 

-instrumentalista”  i ,,astronom-użytkownik” , zajmujący się przede wszystkim bada­

nymi obiektami. Wprowadzenie szybkich maszyn liczących zmieniło także charakter
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pracy, a nawet pojęcie „astrofizyka-teoretyka” . Większość wartościowych prac 

teoretycznych uzyskiwana jest obecnie drogą eksperymentów liczbowych. Praca 

teoretyka zaś w coraz większym stopniu polega na ułożeniu programu dla maszyny 

i analizie otrzymywanych wyników. Podobnie praca obserwatora będzie w coraz więk­

szym stopniu polegać na układaniu programu dla maszyny sterującej aparaturą od­

biorczą i na analizie wyników. Naszym zdaniem już teraz tradycyjny podział na 

teoretyków i obserwatorów zaczyna w związku z tym ulegać zatarciu.

Badania astronomiczne stały się bardzo kosztowne. Związek Radziecki i Stany 

Zjednoczone wydają na astronomię sumy rzędu 10“ rubli (lub dolarów) rocznie. Wy­

starczy jeden przykład, by uzmysłowić sobie wielkość skoku, jaki dokonał się w tym 

aspekcie w ciągu minionego dziesięciolecia. W roku 1969 podjęto przebudowę radio­

teleskopu w Arecibo, polegającą głównie na zmianie powierzchni odbijającej; koszt 

tej przebudowy wyniesie ponad 3 miliony dolarów, tj. więcej n iż całkowity koszt 

budowy 3-metrowego reflektora Obserwatorium Licka, lub 76-metrowego radiotele­

skopu w Jodrell Bank — dwu największych w skali światowej inwestycji astronomicz­

nych lat pięćdziesiątych! Opisane wyżej przemiany sprawiają, że uprawianie badań 

astronomicznych szerokim frontem na bazie potencjału instrumentalnego i kadrowego 

jednego kraju staje się coraz trudniejsze nawet dla supermocarstw; w krajach mniej­

szych jest to ju ż  zupełnie niemożliwe.

W tej sytuacji koniecznością staje się coraz ścislejsza, wszechstronna i różno­

rodna w formach współpraca międzynarodowa. Za taką właśnie perspektywą dalszego 

rozwoju astronomii w skali światowej przemawia — dla przykładu — wzrost współpracy 

międzynarodowej w dziedzinie fizyki, która przed podobnym dylematem stanęła znacz­

nie wcześniej. Dzisiaj mamy już szereg międzynarodowych agencji i instytutów, takich 

jak np. International Centre of Theoretical Physics w Trieście, czy Zjednoczony 

Instytut Badań Jądrowych w Dubnej. Zresztą, i astronomia uczyniła ju ż  pierwsze 

kroki w tym kierunku; powstały trzy międzynarodowe obserwatoria w Chile (obserwa­

torium radziecko-chilijskie, Ibter-American Observatory oraz European Southern 

Observatory), by nie wspomnieć o badaniach astronomicznych projektowanych lub 

już realizowanych w ramach międzynarodowych agencji space-research’u .

*

* *

Dokonajmy teraz rzutu oka na rozwój astronomii w Polsce w okresie minionego 

25-1 ecia. Zwracamy raz jeszcze uwagę, że ograniczymy się tylko do wypowiedzenia 

kilku uwag na te tematy, które — zdaniem naszym — były dotąd poruszane stosunkowo 

rzadko.

Zacznijmy od trywialnego stwierdzenia, że podstawy do dalszego rozwoju badań 

astronomicznych w Polsce oraz wiele poglądów na ten temat zostało ukształtowanych 

w zasadzie ju ż  w pierwszym 10-leciu Polski Ludowej. Nielicznej wówczas kadrze 

astronomów* udało się rozwinąć działalność w trzech podstawowych kierunkach: 

1) stworzenia warunków materialnych i organizacji życia naukowego w kraju, 2) kształ­

cenia kadry oraz 3) współpracy z zagranicą. Odbudowa bazy materialnej zmierzała 

do zaopatrzenia wszystkich ośrodków w minimum wyposażenia instrumentalnego 

potrzebnego do celów dydaktycznych i skromnych prac badawczych. Świadomość 

dystansu, jaki dzie lił wówczas od astronomii światowej doprowadziła też do sformuło­

wania — na początku lat pięćdziesiątych — programu budowy COA wyposażonego 

w 2-metrowy teleskop optyczny.

*Dla przykładu: w pierwszym powojennym Z jaździe  PTA (Wrocław 1948) uczestniczyło 

ok. 20 astronomów.

4 —  Postępy Astronomii, z. 4
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Poważnym krokiem w kierunku unifikacji życia astronomicznego w Polsce było 

reaktywowanie i powiększanie roli PTA. Obok zjazdów referatowych PTA organizo­

wało w tym czasie także duże sympozja (w latach 1953 i 1955). Ważnym przejawem 

zacieśnienia stosunków między ośrodkami były w owym czasie staże młodych astro­

nomów w innych ośrodkach. W aspekcie kształcenia kadry — procesu, który zapoczątko­

wany wówczas trwa do dnia dzisiejszego — wypada odnotować jeden znamienny fakt. 

Oto większość podręczników i skryptów z zakresu astrpnomii (a zwłaszcza astro­

fizyki) została napisana w latach czterdziestych i pięćdziesiątych. Wteszcie wypada 

zwrócić nwagę na niedocenioną już chyba obecnie rolę, jak ą  już w tym pierwszym 

okresie powojennym odegrała współpraca z zagranicą. W formie zorganizowanej współ­

praca taka rozwinęła się przede wszystkim w dziedzinach nieastrofizycmych. Przy­

pomnijmy, dla przykładu, genezę powstania stacji szerokościowej w Borowcu. Liczne 

były także, głównie w latach czterdziestych, kontakty z silnymi ośrodkami astro­

fizycznymi oraz udział astronomów polskich w kongresach i konferencjach*. Tak 

ożywiona współpraca z zagranicą umożliwiła z jednej strony nadrobienie opóźnień 

w stosunku do astronomii światowej, zwłaszcza w dziedzinie dydaktyki, z drugiej 

zaś strony to dzięki niej właśnie (m .in . w oparciu o materiały obserwacyjne zebrane 

zagranicą) powstały najwartościowsze polskie prace astronomiczne tego okresu.

W okresie 1950—1955 kontakty z zagranicą uległy znacznemu osłabieniu, ale 

w międzyczasie pojawiły się zalążki „s zk ó ł"  o profilu teoretycmym, zwłaszcza w dzie­

dzinie astrofizyki teoretycznej i astronomii gwiazdowej. W aspekcie obserwacyjnym 

wypada zaś odnotować w tym okresie „narodziny”  krajowej heliofizyki i radioastronomii.

Około roku 1955 astronomia polska weszła wyraźnie w nowy okres swego roz­

woju, trwający w zasadzie aż do dziś. Charakterystycznymi cechami tego okresu 

miały być: 1) coraz większy udział astronomów „młodego pokolenia”  w pracach 

badawczych i dydaktycznych, 2) znaczne zróżnicowanie profilów poszczególnych 

ośrodków krajowych i słabe kontakty wmjemue oraz 3) ożywiona współpraca z s il­

nymi ośrodkami zagranicznymi.

Znaczenie współpracy z zagranicą w tym okresie określili chyba najlepiej autorzy 

jednej z „prognoz”  opracowanych trzy lata temu, pisząc: „ . . .  jeżeli astrofizyka 

polska nie zamknęła się w małym zaścianku to przede wszystkim dzięki ożywionym 

kontaktom z silnymi ośrodkami zagranicznymi”  (S. C rz ęd z i e l sk i, J .  Kub i kow-  

sk i, A. S t a w i k o w s k i ,  Postępy Astr., 1967, 15, 141). Odkładając na chwilę ważne 

problemy natnry organizacyjnej, politycznej itp., zwróćmy w tym aspekcie uwagę, 

że staże w dużych ośrodkach zagranicznych były jednak dotąd traktowane dość 

powszechnie jako coś „domżnego” , np. jako tymczasowy sposób uzyskania materiałów 

obserwacyjnych lub numerycmych do prary doktorskiej, zebrania doświadczeń po­

trzebnych do ewentualnego zbudowania „własnego”  przyrządu itp. Za podstawowy 

mankament dotychczasowego „systemu”  współpracy z zagranicą uważa s ię  przypad­

kowy charakter wyjazdów zwłaszcza tych, które odbywały się na zaproszenie i koszt 

ośrodka obcego. Ale obok tej „przypadkowości’ ' należy odnotować także i pewne 

„regularności", na przykład serię wyjazdów do obserwatoriów Lowella, Licka i Haute 

Provence, które umożliwiły konsekwentną realizację kilku, bynajmniej nie przyczyn­

kowych programów obserwacyjnych. I jakkolwiek ścisła ocena jest tu niemożliwa, 

to można zaryzykować twierdzenie, że wyjazdy zagraniczne w latach sześćdziesiątych 

dawały efektywnie porównywalne ilości czasu obserwacyjnego co hipotetyczny tele-

*Dl» przykładu: w latach 1947—1949 miało miejsce co najmniej 7 rfrednio- i długotermi­

nowych sta łów  w Holandii, Szwecji i USA. Przy uwzględnieniu ówczesnej i obecnej liczeb­

ności astronomów w Polsce, odpowiednikiem powyiszych danych w 1970 r. byłoby ok. 10 stażów 

zagranicznych rocznie.



Dyskusje 393

skop 2-metrowy Zeissa zlokalizowany w polskim klimacie. Wyjazdy teoretyczne, 

jakkolwiek tnuiej liczne, umożliwiły ostatnio dostęp do najszybszych maszyn cyfrowych.

Nie sposób oczywiście nie wymienić pewnych minusów. Jednym z nich był brak 

koordynacji w tej dziedzinie między poszczególnymi ośrodkami krajowymi zawężający 

użyteczność indywidualnych wyjazdów tylko do potrzeb ośrodka macierzystego. Drugim 

niepokojącym mankamentem było wykorzystanie w niewielkim tylko stopniu tych możli­

wości, jakie powinna dawać ścisła, zorganizowana współpraca z krajami socjali­

stycznymi.

Przejdźmy wreszcie do problemów, których rozwiązanie wewnątrz grona astrono­

micznego było niemożliwe, tj. do spraw związanych z nadaniem współpracy z zagra­

n icą  formy zorganizowanej w możliwie szerokim aspekcie. W tym kontekście przy­

pomnijmy propozycje wspólnego obserwatorium krajów socjalistycznych oraz sugestie 

odnośnie do systemu stypendiów astronomicznych umożliwiających planowane wyjazdy 

zagraniczne, by zwrócić uwagą na paradoksalny fakt, że obydwie te koncepcje były 

wysuwane spoza kręgu astronomów polskich, których zainteresowanie takimi możli­

wościami nie uzewnętrzniało się dostatecznie silnie.

Drugą ważną grupę problemów stanowiły sprawy współpracy między ośrodkami. 

W tej dziedzinie kluczowe było chyba coraz powszechniejsze przekonanie o po­

trzebie stworzenia dobrej „szkoły astronomicznej”  (por. cytowany wyżej artykuł 

C r z ę d z i e l sk i e go-IC u b ik  o ws k i e g o-S t a w i ko w s k i e g o). Zadatki na taką 

szkołę pojawiły się już przynajmniej w dwu lub trzech ośrodkach w postaci zespołów 

astronomów o dobrym wykształceniu ogólnym i dość bliskich zainteresowaniach 

tematycznych. W wyniku dyskusji w łonie Komitetu Astronomii przed 3 laty stworzono 

też instytucje tzw. , ,Szkół letnich” . Można mieć nadzieję, że „Szkoły”  takie wraz 

z popieraną przez PTA akcją wymiany referatów na seminariach, zmierzać będą nie 

tylko do podnoszenia poziomu naukowego astronomów, ale także do bliższe j współ­

pracy między ośrodkami. Jak dotąd jednak współpraca taka w praktyce nie istniała, 

a kontakty między poszczególnymi ośrodkami ograniczały się w zasadzie do sto­

sunków urzędowych lub towarzyskich. Źródeł takiego stanu rzeczy można upatrywać 

w szeregu niesprzyjających warunków obiektywnych i subiektywnych. Do pierwszych 

zaliczyć trzeba trudności natury lokalowo-mieszkaniowej uniemożliwiające w praktyce 

średnio- i długoterminowe staże w innym ośrodku. Do grupy drugiej zaś opory natury 

psychicznej, związane ze zbyt szybkim i zbyt silnym , .wrastaniem”  w specyficzne 

warunki pracy i tematykę ośrodka macierzystego.

Burzliwy rozwój astronomii światowej w ostatnich latach spowodował już istotną 

zmianę w poglądach wielu astronomów na sprawy związane z potrzebami i kierunkami 

dalszego rozwoju astronomii w Polsce, jednym słowem na wszystko to co można 

by określić terminem „astronomicznej filozofii życiowej” . Odnosi się to zwłaszcza 

do przewartościowania pojęć w dziedzinie potrzeb orgtnizacyjnych i inwestycyjnych. 

0  ile 20 lat temu 2-metrowy teleskop optyczny miał być uniwersalnym panaceum na 

wszystkie bolączki, o ile jeszcze kilka lat temu niemal powszechne było przeświadcze­

nie o długofalowej skuteczności jednorazowej inwestycji astronomicznej, o ile wresz­

cie niedawno wydawało się rozsądne stawianie alternatywy w rodzaju: „teleskop 

albo maszyna cyfrowa” , lub też „teleskop w kraju albo wyjazdy zagrań icnie” , 

o tyle w tej chw ili coraz powszechniejsze staje się zrozumienie dla konieczności 

poszukiwań rozwiązań kompleksowych, w których dominującą rolę muszą odgrywać 

nasze możliwości intelektualne.

Gdy zastanawiamy się nad projektem przyszłego rozwoju astronomii w Polsce, 

sprawą podstawową, jest uświadomienie sobie jaki ma być cel tego rozwoju, a na­

stępnie rozważenie realistycznych sposobów dążenia do jego osiągnięcia. Podstawowe
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w ię z y , które narzucim y naszym  rozważaniom  m ają charakter ekonomiczny — sugero­
wany program nie powinien w sposób oczyw isty przekraczać m ożliw ości finansow ych 
n aszego  kra ju . Znacznie m niejszą w agę nadamy natom iast hipotezom astronomów 
na temat tego, jak ie  formy organizacyjne są  akceptow alne dla czynników decydu ją­
cych  o rozwoju nauki w P o lsc e .

Ja k iż  w ięc je s t  c e l ro zw ijan ia astronom ii w naszym  kraju? N ie  będziem y tu 
dyskutow ać o czyw iste j ko n ieczn o ści prowadzenia dydaktyki usługow ej dla dziedzin 
pokrewnych, czy popularyzow ania o siągn ięć  astronom ii wśród szerokich  rz e sz  naszego 
sp o łeczeń stw a . Zakładam y też , że konieczne je st  istn ien ie  w kraju pewnej lic z b y  
sp e c ja lis tó w  w tej gwałtownie ro z w ija ją ce j s ię  dziedzinie w iedzy, choćby dla dokony­
wania ew netualnych ekspertyz, które mogą wym agać znajom ości tej w łaśn ie  d zied zi­
n y . J e s t  truizmem stw ierdzen ie, że aby móc u czyć, popularyzow ać, c z y  te ż  dokony­
wać eksp ertyz, trzeba zarazem  aktywnie pracow ać naukowo. Ja k o  astronomowie nie 
uważamy jednak w yżej wym ienionych form d z ia ła ln o śc i usługow ej za ce l sam w so b ie . 
Dla nas w łaśn ie  praca naukowa, niezbędna zresztą  dla n a leżyte j ja k o ś c i usług, 
je s t  celem  podstawowym i w naszym  przekonaniu n a leży  to jasn o  stw ierd zić . T rzeba 
te ż  zauw ażyć, że z czysto  ekonom icznego punktu w idzenia astronom ia je s t  praktycz­
nie rz e c z  biorąc bezużyteczna. Z a k re s  tego co można by nazw ać astronom ią stosowaną, 
je s t  tak ograniczony, że nie może stanow ić uzasadn ienia dla ro zw ijan ia  badań pod­
staw ow ych  na sk a lę  p o z w a la ją cą  P o ls c e  z a jąć  w św iecie  m iejsce  odpow iadające je j 
p otencjałow i ludzkiemu i gospodarczem u. N asze d alsze  rozw ażan ia oprzemy na uzasad­
nionym założeniu, że kraj n asz  powinien ro zw ijać  astronom ię w zak resie  odpowiada­
jącym  jego ro li w św ie c ie .

Rozważm y teraz konsekw encje poczynionych założeń i poszukajm y odpowiedzi 
na pytanie, jak  powinna się  ro zw ijać  nauka m ająca znaczenie przede w szystkim  
in telektualn e, św iatopoglądow e i nie m ająca zupełnie sp e cy fik i narodow ościow ej, 
gdy patrzym y na je j  postępy w różnych krajach . Naszym  zdaniem niezbędne je s t  
w takiej sy tu a c ji jak  n a jb a c z n ie jsz e  ś led zen ie  aktyw ności astronom icznej na św ie ­
c ie  i unikanie zajm owania s ię  problem atyką o charakterze m arginesowym . Ważne 
s ą  w n aszych  pracach  o s ią g n ię c ia  będące wkładem n aszego  kraju w postęp te j d yscy­
p lin y w sk a li św iatow ej. N atom iast, w odrożnieniu od nauk stosow anych, m niejszą 
w agę m ają powtórzenia cudzych o s ią g n ię ć  na własnym  podwórku. Pow tórzenia takie 
s ą  niezbędne, gdy chcemy się  w łą c z yć  w nowy dla n a s  kierunek badań, który ju ż  buj­
nie rozw ija s ię  w innych krajach . L e c z  powinniśm y dążyć przede w szystkim  do pro­
w adzenia prac o charakterze pionierskim , odkrywczym , które m ogłyby s ię  l ic z y ć  
nie ty lko  w skali kra jo w ej. J e s t  rz e c z ą  o cz y w istą , że je s t  to m ożliwe tylko w opar- 
c iu  o szero ką  i w szechstronną w spółpracę m iędzynarodową. N ie ma s ię  co łu d zić , 
że w oparciu o w łasn e  tylko  s i ły  zdołam y s ię  z poziomem n aszych  prac utrzymać 
na poziom ie światowym . D otyczy to szczegó ln ie  tych  działów  astronom ii, w których 
n a jisto tn ie jsz y  je s t  dostęp do now ocsesn ych , skom plikowanych i nader kosztow nych 
urządzeń obserw acyjnych  c z y  m aszyn cyfrow ych . A działów , których to nie dotyczy 
je s t  coraz m niej.

Nikt d z iś  nie m yśli, naw et w kategoriach  żartu, o w ystrzelen iu  na orbitę wokół- 
ziem ską p o lsk ieg o  sa te lity , za  pomocą p o lsk ie j ra k ie ty , i prowadzenia d zięk i niemu 
w artościow ych  prac astro fizyczn ych . J e s t  dla w szystk ich  o czy w iste , że b adan ia 
przestrzen i kosm icznej należy prowadzić we w spółpracy ze Zw iązkiem  Radzieckim , 
być może też  z F ra n c ją  lub z USA. A tym czasem  brak je s t  projektu budowy naziem nego 
obserwatorium  astronom icznego, optycznego c z y  radiowego we w spółpracy z innymi 
krajam i, choć w sz y sc y  w ied zą , że klim at w P o ls c e  je st zły i że przem ysł n a sz  nie 
b y łb y  w stan ie zaopatrzyć nas w odpowiednią aparaturę pom ocniczą, bez której dnży 

te le sk o p  lub radioteleskop byłby praw ie bezu żyteczny. Nic też  nie s ły c h a ć  o projek-
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cie  m ięd^narodow ego  instytutu teoretycznego zaopatrzonego w now oczesną  maszynę 
cyfrową. P a trz ąc  z zewnątrz nie możaa s i ę  zapewne oprzeć wrażeniu, że  polscy 
astronomowie pragną w szystko  zrobić sami, zaś kontakty z zagranicą uw aża ją  za cos 
dorywczego, bez większego znaczenia .  Znając środowisko astronomiczne od wewnątrz 
wiemy, że to nieprawda i uważamy, że należałoby opracować program alternatywny 
do dotychczasowych koncepcji o naszych ,  wyłącznie polskich  obserwatoriach. Zwłasz­
cz a ,  że koszt tak ich  obserwatoriów s ięg a  se tek  milionów złotych, a naszym zdaniem 
nawet w przypadku pomyślnej rea l izac j i  nie zdo ła ją  one zaspokoić naszych potrzeb 
w zakres ie  obserwacji i najprawdopodobniej będą  p rzes ta rza łe  już  w chwili ich 
uruchomienia.

J e s t  niewątpliwie konieczne posiadanie  ś redniej w ie lkości  narzędzi obserwa­
cyjnych czy maszyn cyfrowych, przede wszystkim dla celów dydaktycznych, dla 
zapewnienia rozwoju młodej kadry naukowej, tak aby młodzi ludzie mogli przy użyciu 
ty c h  narzgdzi uzyskiwać stopnie  magistra i doktora. Naiwnością j e s t  jednak sądz ić ,  
że stać nas  będzie na  samodzielne prowadzenie naukowych, p ionierskich  prac obserwa­
cyjnych  czy rachunkowych, prac mogących mieć rzeczyw is te  znaczenie  na świecie, 
znaczenie  proporcjonalne do wartości kadry ludzkiej, k tórą już  dysponujemy i która 
w p rzy sz ło śc i  powinna się nadal rozwijać.

Ja k i  może być wkład P o ls k i  do międzynarodowej współpracy w dziedzinie astro­
nomii? Dotychczas w naszych  kontaktach z zagranicznymi ośrodkami naukowymi 
mieliśmy do zaoferowania niemal wyłącznie n asze  mózgi. Współpraca po legała  niemal 
wyłącznie na  wyjazdach astronomów polskich, a w zupełnie znikomym stopniu na 
przy jazdach  uczonych z innych krajów do n a s .  Czy  możemy mieć nadzie ję ,  że w przy­
s z ło ś c i  ulegnie to zmianie? Z pew nością  2-metrowy te leskop  zlokalizowany w pol­
skim klimacie nie stanowiłby a trakcji dla  potencjalnych obserwatorów z innych krajów. 
T e lesk op  tych samych rozmiarów, umieszczony pod bardziej bezchmurnym niebem, 
wyposażony w nowoczesną aparaturę, stanowiłby niewątpliwie poważny wkład do 
międzynarodowego obserwatorium astronomicznego. Gdyby spełniły  s ię  nadzie je  
na  otrzymanie maszyny cyfrowej IBM 7094 i łatwy dostęp do niej z któregoś z krajo­
wych ośrodków astronomicznych, to mogłoby to być poważnym atutem przy lap rasza -  
niu astronomów, zwłaszcza teoretyków, z innych krajów do P o lsk i .  Zwłaszcza, gdyby 
maszyna taka mogła s tać  s ię  zalążkiem międzynarodowego instytutu teoretycznego. 
Mimo wszystko wydaje s ię  nam, t e  to n a  co możemy najrea ln ie j  liczyć jako na n a s z  
wkład w międzynarodową współpracę, to przede wszystkim mózgi rozw ijającej się, 
kadry polskich astronomów. Z a ś  to co pragnęlibyśmy mieć dla  s ieb ie  z takiej współ­
pracy, to nie tylko dostęp do now ocześnie  wyposażonych ośrodków obserwacyjnych 
czy  obliczeniowych, lecz  także dostęp do nowoczesnej myśli astronomicznej. I to  
n ie  ty lko na drodae naszych  wyjazdów z kraju, le c z  tąkże  dzięki przyjazdom czo ło­
wych astrofizyków światowych do P o lsk i .

Jak  wykazuje dośw iadczenie  nie  je s t  wielkim problemem znalez ienie  zagranicz­
nego ośrodka astronomicznego zaintersowanego polskimi mózgami i gotowego dać 
do ich  dyspozycji c za s  n a  te leskopach ,  sa te li tach ,  czy maszynach  cyfrowych. Aby 
jednak było możliwe zrealizowanie na drodze współpracy międzynarodowej w iększych 
i sys tem atycznych programów naukowych, konieczna jes t  s tab i l izac ja  tej współpracy. 
Jednym ze sposobów osiągnięc ia  pożądanej s tab i l iz ac j i  mogą być ofic jalne umowy, 
zw łaszcza  poparte polskim wkładem materialnym. Z drugiej strony uproszczenie  
formalności związanych z wyjazdami czy przyjazdami je s t  n iezbędne dla rea l is tyczr 
nego planowania współpracy na  k ilka la t  naprzód, a to z kolei j e s t  konieczne dla  
podejmowania w iększych  problemów naukowych i nieodzowne dla w szy s tk ich  długo­
terminowych i s tab ilnych  kontaktów. Dotyczy to przede wszystkim współpracy z ośrod­
kami astronomicznymi na  zachodzie, której planowanie było dotąd praktycznie n ie ­
możliwe.
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Jak ju ż  wspomnieliśmy, kontakty międzynarodowe to także przyjazdy astronomów 

z innych krajów do Polski. Jest to naszym zdaniem nieodzowne dla zapewnienia 

naszym obserwatoriom i instytutom stałego dopiywn żywej myśli naukowej, jakże 

stymulującej i zarazem dającej poczucie więzi ł nurtem badań astronomicznych 

na święcie. Przyjazdy takie muszą oczywiście być atrakcyjne także dla przybyszów. 

Atrakcją taką z pewnością nie będą warunki obserwacyjne w naszym kraju. W pew­

nym stopniu może nią być dostęp do maszyny cyfrowej o rozsądnej mocy obliczenio­

wej. Dotyczy to zarówno obserwatorów pragnących opracować zebrane uprzednio 

materiały, jak i dla teoretyków, którzy mieliby chęć realizować niezbyt obszerny 

program rachunkowy. Wydaje się jednak, że tc, na co można by liczyć najbardziej, 

to atmosfera sprzyjająca pracy naukowej. Jest to rzecz wymagająca niewielkich na­

kładów finansowych, niezmiernie trudna do osiągnięcia, ale zarazem niezwykle 

atrakcyjna dla ogromnej liczby astronomów przeciążonych w instytucjach macierzy­

stych pracą administracyjną i dydaktyczną.. Podstawami materialnymi i organizacyj­

nymi koniecznymi dla stworzenia takiej atmosfeTy są między innymi: dobrze zaopatrzo­

na biblioteka, dostęp choćby do stosunkowo prostej aparatury pomiarowo-laboratoryj- 

nej i choćby niedużej maszyny cyfrowej (choć niewątpliwie duża byłaby lepsza), 

dobre warunki lokalowe i wreszcie sprawna administracja.

Poświęciliśmy dość dużo czasu na agitację za koniecznością szerokiej współ­

pracy międzynarodowej. Zajmijmy się teraz sprawą rozmieszczenia astronomii na 

terenie kraju. Tak jak w wielu innych dziedzinach nauki tak i w naszej obserwuje­

my fenomen polegający na tym, że trudniej jest o kontakt pomiędzy dwoma ośrodka­

mi krajowymi, n iż o kontakt z placówką zagraniczną. Wymiana ludzi, a zwłaszcza 

średnio- i długoterminowe wyjazdy stażowe lub na wykłady praktycznie nie istn ie ją 

na gruncie krajowym. Różne można by podawać przyczyny tego stanu rzeczy. Najważ­

niejszymi są zapewne trudności z uzyskaniem mieszkania i zameldowania w innym 

mieście i brak, a przynajmniej nieznajomość, podstaw prawno-organizacyjnych. 

Trudno jest wyjechać a Warszawy ua rok powiedzmy do Pasadeny. Lecz roczny wy­

jazd do Torunia lub Krakowa jest po prostu niemożliwy. Jakże niezdrowa jest sytuacja 

człowieka rozpoczynającego studia i przechodzącego na emeryturę w tym samym 

ośrodku. Sprzyja to zasklepianiu się w sprawach własnego, niewielkiego podwórka, 

zatraceniu perspektywicznego spojrzenia na własną pracę i ua macierzystą instytucję.

Być może ten właśnie izolacjonizm jest jedną z głównych przyczyn pewnej po­

pularności poglądu, że w Polsce powinien istnieć jeden tylko silny ośrodek astrono­

miczny, powiedzmy COA. Naszym zdaniem taki monopol na dobrą, astronomię byłby 

niezwykle szkodliwy dla rozwoju tej nauki w Polsce, zwłaszcza w sytuacji, gdy 

wyjazdy do ośrodków zagranicznych nie są jednak sprawą trywialną. Uważamy, że 

w kraju licząpyin ponad 30 milionów obywateli powinny istnieć co najmniej dwa 

równorzędne ośrodki. Na szczęście życie samo doprowadziło do tego, że żaden in­

stytut nie ma u nas monopolu i nic nie wskazuje, aby ta groźna sytuacja miała za­

istnieć.

Jeże li przyjąć, że umysły polskich astrt nomów mają być naszym atutem w uprawia­

niu tej nauki, to należy położyć jak największy nacisk na rozwój rałodej\adry nauko­

wej. Zgodnie z duchem tych uwag pragniemy uwypuklić konieczność jak najszerszej 

wymiany ludzi pomiędzy ośrodkami zarówno krajowymi, jale i zagranicznymi, w celu 

polepszenia warunków kształcenia astronomów. Stoimy na stanowisku, że należy 

dążyć do tego, aby młody człowiek przed osiągnięciem stabilizacji zawodowej spędzał 

co najmniej po roku w dwu różnych ośrodkach krajowych i przynajmniej jednym 

zagranicznym. Należałoby to uznać za jeden z podstawowych elementów szeroko 

pojętych studiów. W celu ułatwienia staży na gruncie krajowym należałoby dążyć 

do zapewnienia bazy lokalowej dla takiego programu. Obok już dziś istniejących
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w wielu obserwatoriach tzw. pokoi gościnnych, instytucje astronomiczne powinny 

dysponować pewną ilo śc ią  mieszkań i pracowni dla stażystów. Można by zaryzykować 

stwierdzenie, że mieszkania są dla kontaktów wewnątrzkrajowych tym, czym sa 

umowy, paszporty i wizy dla współpracy międzynarodowej.

•
•  *

Świadomie wyeksponowaliśmy, czy może nawet przeeksponowaliśmy w naszym 

opracowaniu te problemy, które naszym zdaniem były w dotychczasowych progra­

mach rozwoju astronomii w Polsce niedocenione lub nawet pomijane. Praktycznie 

rzecz biorąc dotychczasowa zorganizowana działalność astronomów zawężała się do 

starań o uzyskanie funduszów na realizację takiego czy innego programu inwestycyj­

nego. Obecnie nadszedł czas na zwrócenie większej n i i  dotąd uwagi na sprawy na­

tury organizacyjnej.

Pragniemy odnotować, że nie bez wpływu na przedstawione powyżej sformułowa­

nia były dyskusje z naszymi kolegami, a zwłaszcza z Dr W. D z i e m b o w s k i m  

i Dr K. S t ę p n i e m .  Pierwszy z nich jest faktycznym współautorem pierwszej części 

tego opracowania.

Warszawa, luty 1970 r.



POSTĘPY ASTRONOMII 
Tom XV III (1970) — Zeszyt 4

UWAGI 0 DOTYCHCZASOWYM I NOWO WPROWADZANYM 

PROGRAMIE NAUCZANIA ASTRONOMII W TECHNIKUM GEODEZYJNYM

J .  T Y R A

W 1 i 4 zeszycie „Postępów Astronomii”  z 1969 r., Prof, dr Włodzimierz Zona ,  

Prof, dr Eugeniusz R y b k a  i Doc. dr Konrad R u d n i c k i  przedstawili swoje zdanie 

na temat starego i nowego programu nauczania astronomii w liceum ogólnokształcącym. 

Ponieważ od kilku lat uczę elementów astronomii w technikum geodezyjnym sądzę, 

że mam prawo rozszerzyć dyskusję takie o program nauczania tego przedmiotu w tech­

nikum, mimo że astronomem zawodowym nie jestem, a sama astronomia interesuje 

mnie wyłącznie jako amatora.

Może na wstępie parę słów o dotychczasowym programie i podręczniku. W technikum 

geodezyjnym obowiązuje program nauczania , .elementów astronomii”  wprowadzony 

do uiytku 2 III 1961 r. Jako podręcznik ucznia wprowadzono Elementy astronomii 

Doc. dr Tadeusza J a r z ę b o w s k i e g o .  Nie znam programu nauczania astronomii 

obowiązującego dotychczas w liceum ogólnokształcącym, jednak sądzę, że zbytnio 

nie odbiega on od programu obowiązującego w technikum geodezyjnym. Toteż w od­

niesieniu do części dotyczącej astronomii ogólnej, a zwłaszcza metod wykładu nie 

będę się wypowiadał, ponieważ uważam, że zagadnienie zostało wyczerpane. Nato­

miast chciałbym zwrócić uwagę na brak w podręczniku nawiązania do praktycznie 

stosowanych metod — przybliżonych i ścisłych — wyznaczania azymutu przedmiotu 

ziemskiego z Gwiazdy Biegunowej, podawanych w podręcznikach geodezji wyższej, 

lub astronomii praktycznej, lub jak kto woli geodezyjnej. Mołe to prowadzić do 

całkowitej bezradności absolwenta technikum w dość często mających miejsce w prak­

tyce geodezyjnej wyznaczeniach azymutu z gwiazd w przypadku braku możliwości 

nawiązania kierunkowego do państwowej sieci geodezyjnej.

Z tego względu w naszym technikum z tą  astronomią uczniowie zapoznają się 

w oparciu o podręczniki i skrypty Wydziału Geodezji i Kartografii PW. Ponadto z pod­

ręcznika T. J a r z ę b o w s k i e g o  bardzo mało można się dowiedzieć o teoretycznej 

stronie trzech praw ruchu planet Keplera bardzo obecnie aktualnych w geodezji 

satelitarnej i mechanice nieba, co znowu zmusza do sięgania do innych autorów. 

Pobieżne omówienie instrumentu uniwersalnego tylko na przykładzie teodolitu Wild 

T4 także jest niewystarczające dla przyszłego technika geodety w sytuacji, gdy 

w V klasie technikum geodezyjnego uczeń ma już dobre rozeaianie w teodolitach 

co prawda mniej dokładnych od podanego wyżej — ale za to bardziej dostępnych. 

Przydałby się chociaż krótki opis części składowych i wyposażenia takiego teodo­

litu  oraz programu obserwacyjnego. Metody wyznaczania i przeliczania czasu leżące 

przecież w zasadzie w gestii geodezji wyższej, są potraktowane w podręczniku 

w sposób zbyt przybliżony. Może mniej istotnym, ale jednak brakiem podręcznika 

jest także i to, że we wszystkich kolejnych jego wydaniach nie ulega zmianie kolej­

ność wykładu materiału nauczania, która — niestety — nie jest zgodna z kolejnością 

przewidzianą,programem nauczania.

Obecnie w technikach geodezyjnych zostanie wprowadzony nowy, tymczasowy 

program nauczania przedmiotu „astronomia geodezyjna” . Trzeba od razu stwierdzić,

[398]
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że nowy program jakoś bardziej realnie operuje ilo śc ią  godzin przewidzianych na 

poszczególne działy tematyczne w odróżnieniu od poprzedniego programu. Ponadto 

widać wyraźnie, że położono dużo większy nacisk na ukształtowanie ogólnego poglądu 

ucznia na budowę Wszechświata i jego powstanie. Za bardzo udane należy uznać 

ustawienie kolejności materiału, ponieważ po wstępnych wiadomościach podano 

zarys ogólnych wiadomości z astronomii (12 godz.), następnie omówiono sferę niebie­

ską (5 godz.), układy współrzędnych (6 godz.) oraz elementy trygonometrii sferycznej 

(5 godz.). Na omówienie zagadnienia czasu przewiduje się 6 godz., a zjawiska 

refrakcji, paralaksy, aberracji i precesji maj^ być wyłożone w ciągu 6 godz. W następ­

nych działach omówiono instrumenty astrometryczne (4 godz.) i zagadnienia astronomii 

geodezyjnej (15 godz.). W sumie program tak jak poprzednio przewiduje ogółem w ciągu 

roku szkolnego 60 godz. wraz z ćwiczeniami, a więc po 2 godz. tygodniowo. W części 

programu dotyczącej astronomii sferycznej słusznie zrezygnowano z podania wzorów 

na postać logarytmiczną podstawowych formuł trygonometrii sferycznej. Tak więc 

nowy program nie nasuwa moim zdaniem większych zastrzeżeń pod warunkiem, że jego 

ramowy charakter wymaga ścisłego dopasowania doń podręcznika.

I tutaj, do uwag podanych wyżej w odniesieniu do podręcznika T. J a r z ę b o w ­

s k i e g o ,  dodam jeszcze kilka. Zastrzegam się jednak, że moje uwagi nie umniejszają 

dużych walorów książki, która napisana jest z talentem i w sposób zwięzły podaje 

najnowsze i najciekawsze aspekty astronomii. Z uwagi jednak na to, że napisana 

jest wyłącznie i specjalnie dla technikum geodezyjnego, .musi być moim zdaniem 

skorygowana z uwzględnieniem zgłoszonych przeze mnie uwag. Kontynuując stwierdzić 

należy, że przydałoby się nieco więcej danych dotyczących refrakcji (wzór ścisły, 

idea wyprowadzenia, budowa tablic). W dziale omawiającym budowę zegarów należało­

by podać więcej szczegółów dotyczących budowy zegara kwarcowego, atomowego 

i molekularnego. Osobny podrozdział powinien omawiać rolę sztucznych satelitów 

Ziemi w astronomii i geodezji wyższej. Metody wyznaczania odległości do planet i naj­

bliższych gwiazd, zwłaszcza metody trygonometryczne — tak bliskie geodecie — zasłu­

gują na szersze n iż dotychczas omówienie w podręczniku. Także problem wyznaczania 

tych odległości poprzez określanie paralaks gwiazd ze współrzędnych na kliszach 

fotograficznych nie powinien być geodecie obcy i należałoby go w skrócie omówić. 

Warto także byłoby szerzej omówić folę maszyn cyfrowych w astronomii, a szczegól­

nie w astronomii geodezyjnej i geodezji satelitarnej. Zaznaczam, że podane wyżej 

uzupełnienia nie stanowiłyby powtórzenia materiału przewidzianego w programie nau­

czania geodezji. Nowy program wymagać będzie ponadto dużo szerszego n iż dotych­

czas omówienia w podręczniku hipotez kosmologicznych i kosmogenicznych.

Na zakończenie nie mogę powstrzymać się od tego, aby nie zgłosić pilnej moim 

zdaniem potrzeby wprowadzenia do niższych klas szkół zawodowych i ostatnich 

k las szkół zasadniczych nauczania elementów astronautyki. W tym zakresie młodzież, 

mimo otrzymywania pewnych wiadomości z tego zakresu w ramach kursu fizyki i mecha­

niki, wykazuje żenujące braki. Ponieważ wiadomo z góry, że tak program jak i pod­

ręczniki nie wyczerpują niezbędnej tematyki z zakresu astronomii z uwagi na małą 

ilość godzin nauczania — wydaje się konieczne, aby Ministerstwo Oświaty i Szkol­

nictwo Wyższego położyło większy nacisk na samokształcenie uczniów w ramach 

godzin nadobowiązkowych tak, aby przynależność ucznia do szkolnego koła astrono­

micznego (których jest niewiele) była nie tylko przyjemnością i wynikiem często 

słomianego zapału nauczyciela, ale i potrzebą, wynikającą z programu nauczania.
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B. NELSON, A. YOUNG, Nowy układ zaćmieniowy zawierający białego karła (prace 

przedstawione na 132 Zjeżdzie Amerykańskiego Towarzystwa Astronomicznego, czer­

wiec 1970, oraz SKY AND TELESCOPE 40, 89, 1970). — Autorzy obserwowali spektro- 

skopowo i fotometrycznie w systemie UBV gwiazdę B D flć ^ lć , dla której znane były 

duże zmiany prędkości radialnych z dawnych obserwacji Mount Wilson. Cwiazda okaza­

ła  się być układem zaćmieniowym o okresie 12,5 godz. Układ składa się z gwiazdy 

KO V (o silnych składowych emisyjnych zjonizowanego wapnia) oraz bardzo gorącego 

białego karła. Anomalna krzywa klasku, świadcząca o dużym zniekształceniu przypły­

wowym składnika KO oraz znacznym efekcie refleksu, zawiera całkowite zaćmienie 

białego karła o głębokości 0,4 mag w ultrafiolecie. Z wstępnego opracowania danych 

obserwacyjnych autorzy otrzymują dla białego karła masę równą 0,6 W-a, promień 

0,012 R0 i temperaturę powierzchniową 25000°K. Należy przypuszczać, źe dalsze 

obserwacje tego układu dostarczą fundamentalnych danych dla białych karłów.

W. Krzemiński

J. VASSEUR i inni (NATURE 1970 , 226 , 534). — Grupa astrofizyków francuskich 

i włoskich podaje informacje wskazujące na to, że pulsar z Mgławicy Krab może stano­

wić źródło impulsowe promieniowania gamma. Dane uzyskano z lotów balonowych prze­

prowadzonych w ub. roku. Analiza danych z dwu lotów wskazuje na to, że częstości 

pulsacji promieniowania gamma o energii powyżej 50 MeV dość dobrze zgadzają się 

z częstościami pulsacji pulsara w Krabie w zakresie radiowym, optycznym i rentge­

nowskim.

R. MANCHESTER (IAU Circular Nr 2265). — W kwietniu br. nastąpiła kolejna zmia­

na okresu pulsara w Mgławicy Krab; była ona 20 razy większa od skoku, zaobserwowa­

nego w październiku ub. roku. R. S mo l u c h o w s k i  z Prnceton przewidział w wysu­

niętej przez siebie teorii pulsarów (Phys. Rev. Letters 24, 1191, 1970) takie skokowe 

zmiany częstości, mniej więcej co 1,5 do 5 lat.

B. Kuchowicz

Kronika teorii pulsarów (na podstawie NATURE od nr 5227 z 3 1 1970 do nr 5258 

z 8 VHI 1970; w tekście podajemy tylko tom i stronę NATURE.

Mechanizm powstawania pulsarów, korzystający z wyników teorii ewolucji gwiazd 

o masach 3,5 do 82IX0, rozwiniętej przez P a c z y ń s k i e g o ,  omówił J.C . Whee ler  

(226, 1043). Ha r r i s o n  (225, 44) przedstawił model pulsara, którego jądro na prze-
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mian u lega graw itacyjnej kontrakcji i ek span sji; zbliżonymi torami id ą  rozważania 
L e i b o v i t z a  (225, 711), który jednak nie próbuje stosow ać ich do pulsarów.

N a konferencji w Princeton w listopadzie 1969 r ., D r a k e  zaproponował w yjaśnie­
nie pewnych długookresowych o scy lac ji okresu pulsara w Mgławicy Krab wpływem 
ob iega jącej ten pulsar planety. C o l g a t e  (225, 247) przeanalizow ał możliwość za­
chowania planety przez gw iazdę, która wybuchła jako supernowa. Oto wynik: jeżeli 
po wybuchu pozostaje  gw iazda neutronowa, to ob iega jąca  j ą  planeta ma okres co naj­
mniej 2 m ies. W przypadku układu podwójnego końcowa wartość okresu w yniesie ok. 
1 m ies. Obliczenia orbity planety po eksplozji supernowej i wpływ tej orbity na okres 
pulsara stanowiły temat pracy H i l l s a  (226, 730). Wyniki badań statystycznych nad 
re lac ją  wzajemną pomiędzy pulsarami a supernowymi przedstaw ił P r e n t i c e  (225, 
438).

R ozw ija jąc swe poprzednie prace nad pulsaram i jako rotującymi gwiazdami neutro­
nowymi, R u d e r m a n  (225, 619 i 838) analizow ał o scy lac je  długookresowe oraz nagłe 
skoki c z ę sto śc i. Przeciw  jego teorii w ystąpili F e t t e r  i S t a u f f e r  (227, 584). 
C h i u d e r i  i O c c h i o n e r o  (226, 337) rozważali kw estię kształtu  pulsara w Mgławicy 
Krab i fluktuacji jego okresu. S u t h e r l a n d  ze wspólpr. (225, 353) rozważali problem 
wyznaczenia masy pulsarów. C a n u t o  i współpr. (225, 47) z.ajęli s ię  zdegenerowanym 
gazem elektronowym w białych karłach i gwiazdach neutronowych jako źródłem ich 
silnych pól magnetycznych (do 10u G).

C h i u  i C a n u t o  (2 25, 1230 ; 226, 295) u w ażają  promieniowanie hamowania 
w silnym polu magnetycznym za odpowiedzialne w pierwszym rzędzie za em isję  p u lsa­
rów. S z k ł o w s k i  (225, 251) przeprowadził obliczenia promieniowania synchrotronowe­
go z pulsara w mgławicy Krab. W następnej pracy (225, 252) zwrócił on uwagę na ko­
n ieczn ość uwzględniania skokowych zmian okresu pulsarów przy szacowaniu ich wieku. 
Mechanizmami em isji pulsarów zajmowali s ię  C a r o f f  i S c a r g l e  (225, 168), E a s t -  
l u n d  (225, 430), K o m e s a r o f f  (225, 612), I c h i m a r u  (226, 731), P a c i n i  i R e e s  
(226, 622) oraz S t u r r o c k  (227, 465). K r i s h n a  A p p a r a o  (225, 836) uważa pulsary 
za  źródło tła rentgenowskiego. Na temat promieniowania rentgenowskiego z pulsara 
w Mgławica Krab p isa li: N a r a n a n  i S h a h  (225, 834), B o w y e r  ze współpr. (225, 
1125), F l o y d  (226, 733) i R y t e r  (226, 1040).

B . Kuchowicz
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