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ILOSCIOWA KLASYFIKACJA GWIAZD
PRZY UZYCIU FOTOMETRII STROMGRENA

KAZIMIF.RZ STEPIEN

Obserwatorium Astronomiczne UW

KOJIM4ECTBEHHAH KJIACCM$MKAUHfI 3BE3I\1IPM riPMMEHEHMM
<i>OTOMETPMM CTPOMrPEHA

K. CTeMneHb
CoaepjKaHwe

CTaTbH 3aMbiuidieHa c¢ uejibio npoMTemifl ee cTyaeHTaMH Ha jieKiiwii Ha-
GjuoaaTejibHoii acTpo4>M3MKM. B CTaTbe npeflcraBlieHbi onpeaeliemiH {oto-
mctpmm CTpoMrpeHa, ee Ka.roi6pannH u ocHOBHbie npMHUMnNbi. PaccMOTpe-
HO npHMeHeHHe tj))OTOMeTpHM K KliaCCMcjJMKaiJHH 3Be3fl OTHOCMTejlbHO MX BO-
3paeMa, XHMimecKoro cocTaBa u npoMux cJw3MMecKMx napaMeTpoB.

QUANTITATIVE CLASSIFICATION OF STARS
BY STROMCREN PHOTOMETRY

Summary

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. WSTEP
Artykut niniejszy pomyslany jest jako pomoc przy wykladzie astrofizyki

obserwacyjnej. Nie zawiera on szczegétowego omowienia bardziej specja-
listycznych zastosowan fotometrii Stjiimgrena oraz w zasadzie nie zajmuje sie
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K. Stepien

referowaniem wynikéw otrzymanych przy jej uzyciu. Omawia natomiast w spo-
s6b mozliwie najbardziej przystepny podstawowe witasnosci uktadu, jego ka-
libracje i mozliwosci. Student Il roku atronomii nie powinien mie¢ Zzadnych
trudnosci z jego zrozumieniem.

Klasyfikacja gwiazd jest jednym z centralnych zagadnien astrofizyki obser-
wacyjnej. Poniewaz bezposrednio nie obserwujemy parametrow fizycznych
charakteryzujacych gwiazde, takich jak temperatura efektywna, promien, efe-
ktywne przys$pieszenie grawitacyjne na powierzchni czy masa, musimy znalez¢
zwigzek miedzy wielko$ciami otrzymywanymi wprost z obserwacji i powyzszymi
parametrami fizycznymi oraz wybra¢ takie parametry obserwowalne, jakie wigza
sie z fizycznymi charakterystykami gwiazdy w sposob dla nas najdogodniejszy.
W szczeg6lnosSci najlepiej jest, gdy dany parametr obserwacyjny zalezy tyl-
ko od jednego parametru fizycznego, gdy jest jego funkcjg monotoniczng i gdy
sie silnie zmienia przy odpowiedniej zmianie wielkosci fizycznej.

Astrofizyk ma do dyspozycji Swiatto gwiazdy, ktére moze analizowa¢ badz
przy uzyciu spektrografu, badz fotometru. Najwiecej informacji mozna uzyskaé
ze szczeg6towej analizy widma w duzej dyspersji, ale —niestety —otrzymanie
takiego widma jest mozliwe tylko dla najjasniejszych gwiazd przy uzyciu
najwiekszych teleskopéw. Musimy dlatego zrezygnowac¢ z niektérych informacji
na rzecz skrocenia czasu niezbednego do wykonania obserwacji. Najwiekszg
oszczednos$¢ czasu obserwacyjnego daje nam przejscie do fotometrycznej metody
obserwacji. Stosujagc odpowiedni uktad filtréw mierzymy strumien Swiatia
w jednym lub kilku obszarach widmowych,a analiza pomiaréw powinna nam da¢
maksimum informacji o interesujgcych nas parametrach fizycznych. Im szersze
pasmo przepuszczania filtru, tym krotszy czas obserwacji danej gwiazdy i tym
stabsze gwiazdy mozna obserwowaé¢ danym teleskopem. Réwnoczes$nie jednak
strumien w szerokim pasmie zalezy zawsze od kilku parametréw fizycznych, co
utrudnia ,wytuskanie” wplywu jednego z nich i przedyskutowanie go. Zaweza-
jac pasmo przepuszczania eksponujemy zaleznos$¢ wielko$ci obserwowanej od
danego parametru fizycznego, ale tracimy na czasie obserwacyjnym i granicznej
wielkosci gwiazdowej dostepnej obserwacjom. Podobnie rzecz sie ma z iloScig
pasm, w ktérych prowadzimy obserwacje. Im jest ich wiecej, tym precyzyjniej
mozemy wyznaczy¢ potrzebne nam wielkosci, ale znéw tracimy na- szybkosci
uzyskiwania obserwacji. W kazdym przypadku potrzebny jest kompromis za-
lezny od tego, do jakiego celu ma stuzyé ukiad fotometryczny. Gdy chcemy
uzyskaé dane w sposéb masowy, dla mozliwie duzej ilosci gwiazd, w tym
stabych, a nie zalezy nam na najwyzszej precyzji wyznaczenia parametrow
fizycznych, decydujemy sie na fotometrie szerokopasmowa o minimalnej ilosci
pasm.

Dla przyktadu: chcemy przeprowadzi¢ jednoparametrowa klasyfikacje grupy
gwiazd wedtug ich temperatury efektywnej. Gdyby gwiazdy byty niepoczerwie-
nione, wystarczytoby zmierzy¢ jasno$¢ gwiazdy w dwu réznych barwach i mie-
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libySmy (przy zatozeniu, ze w tym obszarze widmowym rozktad energii w widmie
gwiazdy nie odbiega zbyt od rozktadu promieniowania ciata doskonale czar-
nego) dane o jej temperaturze efektywnej. Poniewaz istnieje poczerwienienie
miedzygwiazdowe, nalezy dorzuci¢ jeszcze jedno pasmo. Bedziemy woOwczas
mogli wyznaczy¢ zaréwno temperature jak i absorpcje miedzygwiazdowg. Takim
witasnie uktadem trdjbarwnym jest system UBV. Mata ilo$¢ pasm i ich szerokos$¢
pozwalajg na szybkie pomiary nawet stabych gwiazd i masowe uzyskiwanie
podstawowych informacji o nich. Taka koncepcja systemu UBV byta jedng
z przyczyn olbrzymiej kariery, jaka zrobit ten ukiad. Jest jednak jeszcze jedna
przyczyna, dla ktdérej uktad URV stat sie najpopularniejszym uktadem szeroko-
pasmowym: witasciwy wybor efektywnych diugosci fal poszczegdlnych pasm.
Gdzie nalezy umiejscawia¢ pasma danego uktadu fotometrycznego? Na to pyta-
nie nie mozna udzieli¢ jednoznacznej odpowiedzi. Temperatury gwiazd r6znig
si™ miedzy sobg nawet o rzad wielkosci. To powoduje, ze widma gwiazd go-
ragcych, majagcych maksimum promieniowania przesuniete daleko ku fioletowi,
sg zupetnie rozne od widm gwiazd chtodnych, czerwonych. Oczywiste jest, ze
przy badaniu gwiazd gorgcych pasma systemu fotometrycznego nalezy zgrupowacé
w nadfiolecie i w czesSci niebieskiej widma, gdyz tylko tam ,,co$ sie dzieje”
w widmach. W gwiazdach czerwonych pasma nalezy umiesci¢ w czesci dtugo-
falowej widma.

Aby nie dyskutowac skrajnych przypadkow, zastanéwmy sie, jakie miejsca
w widmach gwiazd o posrednich temperaturach, a wiec o typach widm*owych
B, A, F i G sa najwtasciwsze pod tym wzgledem, tzn. w jakich obszarach
widmowych nalezy umie$ci¢ pasma uktadu, by otrzymac¢ maksimum informacji
z zebranych pomiardw. Najwazniejszg cechg widm takich gwiazd jest skok
Balmera o diugosci 3647 A. Jego wysoko$¢ jest czutg funkcjg temperatury
(z wyjatkiem okolic typu A2-A3, gdzie osigga maksimum) oraz efektywnego
przyspieszenia grawitacyjnego. Celowe jest wiec umieszczenie dwu pasm po
obydwu stronach skoku Balmera, by moéc mierzyé jego wielko$¢. Z drugiej strony
w zakresie dtugos$ci fal wiekszych od 4600 A widma tych gwiazd sg wzglednie
wolne od linii absorpcyjnych. To powoduje, ze rozktad energii w tym obszarze
nie rozni sie znacznie od rozktadu dla ciata doskonale czarnego i jest przede
wszystkim funkcjg temperatury efektywnej gwiazdy. Umieszczenie tam co naj-
mniej jednego pasma pozwala na dobre wyznaczenie temperatury gwiazdy. Tak
witasnie wybrane zostaly pasma uktadu uUBVvV. W efekcie wskaznik U-B jest
miarg skoku Balmera, a wskaznik B-V daje nam informacje o nachyleniu widma
po dtugofalowej stronie skoku, a wiec jest funkcjg temperatury efektywnej.

Niestety, uktad ten ma pare mankamentoéw, ktére przeszkadzajg, gdy chce
sie ilosciowo wyznaczy¢ niektére parametry fizyczne. Pasmo U obejmuje swym
zasiegiem rowniez cze$¢ widma po diugofalowej stronie skoku Balmera, co
powoduje, ze wskaznik U-B nie jest najlepsza miarg tego skoku. Poza tym
istnienie tylko trzech pasm uniemozliwia rozréznienie miedzy gwiazdami roz-
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nych klas jasnos$ci oraz miedzy gwiazdami o tej samej temperaturze, ale réznym
natezeniu linii metali. Wprawdzie linie metali silniej wplywajg na pasmo U niz
B, co powoduje, ze gdy ilos¢ linii metali jest : szczegdlnie mata (np.w gwiaz-
dach 1l populacji), wskaznik U-H jest bardziej niebieski niz dla gwiazd normal-
nych, ale jest to efekt nieduzy i czuty tylko na duze zmiany zawartos$ci metali.
Poszukiwano wiec innego ukitadu fotometrycznego, o raczej wezszych pasmach
przepuszczania, ktéry moégtby stuzyé lepiej do opracowania ilosciowych kry-
teriow klasyfikacyjnych. Wydaje sie, ze najlepszym 2z istniejacych uktadéw
fotometrycznych o posredniej szerokosci pasm jest ukiad Stromgrena. Ostatnio
rozpowszechnia sie on bardzo szybko i coraz wiecej gwiazd jest mierzone
przy jego uzyciu.

2. JKLAD STROMGRENA: PODSTAWOWE DEFINICJE

Fotometryczny uktad Stromgrena sklada sie z czterech pasm, ktérych
tywne dtugosci fal i szerokosci potéwkowe podaje ponizsza tabelka;

Nazwa Dh fali Szer. potéwkowa
u 3500 A 300 A
& 4110 190
b 4670 180
y 5470 230

Diugosci fal sg bardzo podobne do efektywnych diugosci fal czterech pierw-
wszych koloréw 6-barwnej fotometrii Stebbinsa i Whitforda, tyle ze szerokosci
pasm sg mniejsze. Poniewaz pasmo u lezy catkowicie po krétkofalowej stronie
skoku Balmera, a v po jego diugofalowej stronie — réznica u — v jest dobrg
miarg skoku Balmera. Poniewaz réwniez og6lne nachylenie widma ciggtego
zmienia sie w tym obszarze zaleznie od temperatury (nawet gdyby skok Balmera
wynosit zero, réznica u — v bytaby rézna dla gwiazd o réznych temperaturach),
nalezy ten efekt odjgé, by otrzymaé wskaznik mierzacy juz tylko sam skok.
Miarg nachylenia widma w tym obszarze (a $cislej, w sasiednim, ale bliskim)
jest réznica v — b. Odejmujac te dwie wielkosci od siebie, dostajemy pierwszy
wskaznik uktadu Stromgrena bedacy miarg skoku Balmera:

Cj = (it- ) —(v- b).

Pasma u i t lezag w obszarach, w ktérych znajduje sie wiele linii metali
i ewentualne zmiany natezenia tych linii spowodowane réznicami w skiadzie
chemicznym wplywajg mniej wiecej jednakowo na obydwa pasma. Natomiast
pasma b i y lezg w obszarze raczej wolnym od silnych linii metali. Oznacza to,
ze ro6znica v — b powinna by¢ czuta na zmiany natezenia linii. Poprawiajac,jak
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poprzednio, te roznice na efekt nachylenia widma ciggtego, dostajemy nastepny
wskaznik uktadu bedacy miarg ,,metalicznosci” gwiazdy:

mj = (v-1Db-(-y).

Wreszcie, poniewaz, jak wspomnieliSmy, obydwa pasma h i y nie sg czule
na zmiany natezenia linii, ich réznica powinna dobrze odzwierciedla¢ zmia-
ny nachylenia widma ciggtego spowodowane réznymi temperaturami gwiazd.
A wiec mamy trzeci wskaznik uktadu mierzacy nam temperature gwiazdy: b —y.

Poczatkowo Stromgren definiujagc swoj uklad zaznaczat, ze nie nadaje
sie on do badania gwiazd poczerwienionych, gdyz wszystkie wskazniki sg
zafatszowane przez absorpcje miedzygwiazdowg. Dlatego wykonat wraz z Per-
rym pomiary ponad tysigca bliskich gwiazd typow A, F i G, o ktérych mozna
byto sadzie, ze sg niepoczerwienione i przeprowadzit przy ich pomocy dyskusje
i kalibracje uktadu. Pdzniejsze badania pokazaty, Zze mozna pokusi¢ sie o roz-
szerzenie stosowalnosci uktadu zaréwno na gwiazdy wczesniejszych typow
(typu B), jak i na gwiazdy poczerwienione. Mozna mianowicie znalez¢ zalezno$¢
nadwyzki barwy w kazdym ze wskaznikow od nadwyzki w b — y i utworzy¢
wskazniki wolne od absorpcji. Stromgren stwierdzit, ze:

E (cj) =+0,20 E (b -y),
E(mj)=-018 E (b - y),

EuU-b=+184E (b-vy),
gdzie E{) oznacza nadwyzke barwy, a wskaznik u — b zostal wprowadzony

w celu lepszej klasyfikacji gwiazd wczesnych typoéw widmowych. Stad tatwo
juz utworzy¢ wskazniki wolne od absorpcji:

[cil1 =Cj -0,20 (b-y),

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

[u-bl=(@u-b)- 1,84 (b-vy).

Niezwykle pozyteczne jest, zwiltaszcza przy badaniu gwiazd wczes$niej-
szych typéw widmowych, uzupetnienie fotometrii Stromgrena pomiarami natezenia
linii H@B 4861 A, najlepiej za pomocag systemu fotometrycznego Crawforda.
Mierzy sie w nim natezenie Swiatta przechodzacego najpierw przez filtr o sze-
rokosci 15 A ustawiony na linie H(5, a podzniej przechodzacego przez filtr
0 szerokosci 1SO A ustawiony tez na te sama linie. Zmiany natezenia linii H@3
znacznie silniej beda wpltywaly na pomiar przez waski filtr niz przez szeroki
1 r6znica tych dwu pomiaréw bedzie miarg natezenia Hp. Odpowiedni wskaznik
zostat nazwany p:
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P=m (15 A) —m (150 A).

Wskaznik ten jest oczywiscie wolny od efektéw absorpcji miedzygwiazdo-
wej. W przypadku gwiazd goretszych niz A0-Al wskaznik P jest dobrag miarg
przyspieszenia grawitacyjnego, podczas gdy Cj juz tam zawodzi. Dlatego szcze-
g6lnie uzyteczne jest zmierzenie 3wowczas, gdy mamy do czynienia z gwiazda-
mi gorgcymi.

3. KALIBRACJA | WYNIKI

WspomnielisSmy juz, ze wielko$¢ skoku Balmera jest funkcjg temperatury
i przyspieszenia efektywnego. A wiec w przypadku gwiazd typow A, F i G,
gdzie b —y jest dobrg miarg temperatury efektywnej, wskaznik Cj powinien
nam, przy ustalonym b —y, dawac¢ informacje na temat przyspieszenia grawi-
tacyjnego, a tym samym klasy jasnosci gwiazdy.

b-y
Rys. 1. Diagram versus b —y dla bliskich, niepoczerwienionych gwiazd typéw A2—G2

Rzuémy okiem na rys. 1. Jest to diagram Cj versus b —y dla niepoczerwie-
nionych, jasnych gwiazd typow A2—G2. Punkty lezace na nim majg wyrazne
dolne ograniczenie reprezentujace cigg gtéwny wieku zero. Dla danego b —y
jasnos¢ absolutna ro$nie wraz ze wzrostem Cj. Punkty lezace wyraznie ponad
pasmem ciggu gtownego odpowiadajg nadolbrzymom i olbrzymom klas jasnosci
I i Il. Kalibracja iloSciowa diagramu zostata przeprowadzona za pomocg 130
gwiazd, dla ktorych znane byly typy widmowe i jasno$ci absolutne. Oznaczajac
przez A Cj réznice miedzy zmierzonym wskaznikiem Cj i wskaznikiem dla ciggu
gtébwnego wieku zero przy tym samym b —y, a przez A Mv roznice miedzy
jasnoscig absolutng gwiazdy i jasnoscig dla ciggu gtdownego wieku zero przy
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tym samym b —y, mozemy znalez¢ stosunek A Ai*/A Cj jako funkcje typu wid-
mowego (czy b - y). Jest on $rednio réwny 10 w badanym zakresie typow wid-
mowych, ale Stromgren znalazt jego doktadny przebieg z b —y. Jezeli teraz
zmierzymy jaka$ nieznang gwiazde, -tatwo znajdziemy A cj przy uzyciu rys. 1
lub liczbowo znalezionej zaleznos$ci miedzy Cj i b — y dla ciggu gtéwnego
wieku zero (ktérg podaje Stromgren). Korzystajac ze wzoru:

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

tatwo znajdziemy jasno$¢ absolutna® gwiazdy. Ze zgodnosci dla gwiazd stan-
dardowych wynika, ze btad tak wyznaczonej jasnos$ci jest rzedu 0™1—0™2,
Poczerwienienie miedzy gwiazdowe przesuwa punkty na wykresie w prawo dét,
prawie réwnolegle do ciggu gtéwnego. W tym przypadku klasyfikacja ilosciowa
nie moze mie¢ zastosowania, ale olbrzymy i nadolbrzymy wcigz sa wyraznie
odseparowane od ciggu gtéwnego.

V>-1v. " e

200

3001
100 200 300 400 .y

Rys. 2. Diagram nj versus b —y dla gwiazd ciaggu gtéwnego. Trdéjkatami oznaczone sg
gwiazdy metaliczne

Rozpatrzmy teraz diagram mj versus b — y. Przedstawia go rys. 2 dla
gwiazd ciggu gtéwnego (majacych A Cj mniejsze od 0™15). Aby w petni prze-
dyskutowaé¢ ten diagram, podzielmy go na kilka czes$ci. W zakresie pdznych
typéw F i wczesnych G (0725 < b - y < 0™40) rozrzut jest do$¢ znaczny,
przewyzsza wyraznie doktadno$é obserwacyjna i, w przypadku indywidualnych
gwiazd, nie jest skorelowany z A cj, czyli jasnoscig absolutng. Nie ulega
watpliwos$ci, ze mj jest miarg parametru nie bedacego ani jasno$cig absolutna,
ani temperatura (czy masa, jezeli ograniczymy sie do ciggu gtdwnego). Badania
sktadu chemicznego wykazujg, ze tym poszukiwanym parametrem jest wzgledna
zawartos¢ metali. Definiujac zaleznos¢é miedzy roj i b - y dla gwiazd bedacych
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w poblizu ciaggu gtéwnego wieku zero mozemy znalezé, podobnie jak to ro-
biliSmy w przypadku wskaZnika Cj, parametr A my Wybierajac do kalibracji
grupe gwiazd o znanym skiadzie chemicznym mozemy szukaé¢ korelacji miedzy

fFe
A mj i wzgledng zawartos$ciag metali scharakteryzowang parametrem
H
Fe 'zawarto$¢ Fe\ zawarto$é Fe\
= log | - log
H zawartos$é H’gwiazdy zawartos¢ H/ Slo6ca

Korelacja taka jest bardzo wyraZzna i mozemy jg opisaé¢ réwnaniem:

Fe
H

Przechodzac do wczes$niejszych typéw widmowych widzimy, ze rozrzut mj
przy danym b — y maleje i w zakresie 0,22 < b — y <0,25 osigga minimum.
Wprawdzie w tym zakresie typoéw widmowych (wczesne F) wskaznik mj jest
mniej czuly na zmiany zawarto$ci metali niz w przypadku gwiazd chtodniej-
szych, ale i tak rozrzut jest zbyt maly. Jedynym wyjasnieniem tego zjawiska
wydaje sie przyjecie, ze mamy do czynienia z bardziej jednorodnymi chemicz-
nie gwiazdami, laki wniosek wydaje sie usprawiedliwony, gdyz mamy przeciez
do czynienia $rednio z gwiazdami miodszymi niz dyskutowane poprzednio.

Przesuwajgc sie dalej ku wczes$niejszym typom oczekiwalibySmy jeszcze
mniejszego rozrzutu mj. Tymczasem po przejsciu typu FI (b —y < 0,21) napo-
tykamy gwaltowny wzrost rozrzutu. Wynika stad wniosek, ze dochodzi tu do
gtosy jeszcze inny efekt nie majgcy nic wspdlnego z zawartoscig metali. ,lak
tatwo zauwazy¢ , wszystkie znane gwiazdy metaliczne (zaznaczone na rys. 2
jako tréjkaty) lezg na dolnym ograniczeniu zaleznosci mj od b — vy, ale nawet
po ich odrzuceniu rozrzut jest wciaz duzy. Ula gwiazd o b - y <0720 na po-
miar w pasmie v ma wyrazny wptyw linia Hft. WspominaliSmy juz, ze dla wczes-
niejszych typéw widmowych natezenie H(3 jest skorelowane z jasno$cig abso-
lutng. Poniewaz w tym zakresie temperatur wskaznik Cj wcigz jeszcze nadaje
sie do wyznaczania jasnosci absolutnej, wptyw Hp na mj mozna usung poprzez
poprawke proporcjonalng do A Cj. Empirycznie stwierdzono, ze poprawka ta
wynosi + 0,1 A Cj. Na rys. 2 mamy naniesione wskazniki mj juz poprawione
na ten efekt.

Zastanéwmy sie, jaki parametr moze jeszcze mie¢ wptyw na wiasnosci
fotometryczne gwiazdy. Wiemy, ze przy przejsciu do wczesniejszych typow
widmowych wzrasta predkos$¢ rotacji gwiazd. Wiemy ponadto, ze gwiazdy meta-
liczne sa wolniejszymi rotatorami niz gwiazdy normalne tych samych typow
widmowych. Jezeli majg one duze mj, nalezy stwierdzi¢, czy przypadkiem
gwiazdy szybko rotujace nie majag tendencji do matych mj. Stromgren zbadat
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to przypuszczenie i catkowicie je potwierdzit. Majac zbyt maty materiat obser-
wacyjny nie mdgt pokusi¢ sie o jakgkolwiek kalibracje ilosciowa, ale stwierdzit,
ze gwiazdy o duzych warto$ciach Ksint, gdzie v jest predkoscia rotacji, a i
katem nachylenia osi obrotu do promienia widzenia, uktadaja sie wyraznie
powyzej gwiazd o matych warto$ciach weini.. Dodatkowym argumentem na rzecz
interpretacji rozrzutu jako efektu rotacji jest znany fakt obserwacyjny, ze $red-
nia predkos$¢ rotacji gwiazd ciggu gtdwnego gwaltownie maleje przy przejsciu
od gwiazd gorgcych do chiodnych, przy czym to niemal skokowe zmniejszenie
sie predkosSci rotacji ma miejsce wiasnie w okolicy typu FI, czyli typu, gdzie
nastepuje tez skokowa niemal zmiana rozrzutu my

Wiedzac juz, ze mj jest — przynajmniej dla gwiazd po6Zniejszych typéw
widmowych —miarg zawarto$ci metali, powinniémy zbada¢, czy nasze poprzed-
nie wyznaczenie wielkosci absolutnej jest zupeinie niezalezne od skiadu
chemicznego gwiazdy, czy tez moze niezbedne bedzie skorygowanie znalezionej
zaleznosci miedzy A Mv i A cj. Dzielgc te same standardy co poprzednio na
grupy o réznych wartosciach A m j mozna stwierdzi¢, ze potrzebna jest poprawka
do zmierzonych wskaznikéw Cj a jej wielko$¢ wynosi + 0,75 A mj. Dopiero po
poprawieniu Cj na efekt metalicznosci mozemy wykalibrowaé¢ prawidtowo za-
lezno$¢ Cj od b —y. Poprawki do wielkosci absolutnych wynikajgce z réznic
w zawarto$ci metali sg nieduze —Srednio pare dziesigtych wielko$ci gwiazdowej.

Nalezy zwroci¢ uwage na to, ze diagram cj —{b —y) jest w pewnym sensie
analogiczny do diagramu Hertzsprunga-Russella, gdyz b — y jest miarg tempera-
tury efektywnej a Cj miarg jasno$ci absolutnej. Mozna wiec pokusi¢ sie o po-
liczenie dr6g ewolucyjnych gwiazd na tym diagramie i stad wyznaczyé masy
i wiek obserwowanych gwiazd. -Ma on przy tym te przewage nad klasycznym
diagramem Hertzsprunga-Russella, ze obydwa wskazniki Cj i b —y sg obser-
wowalne, podczas gdy jasnos$é absolutng jest na ogo6t do$¢ trudno wyznaczyc.

Niezmiernie interesujacg grupg gwiazd wczes$niejszych typéw widmowych
sg gwiazdy osobliwe. W wiekszosci lezg one na lewo od dyskutowanych tu
zaleznosci (majg ujemne b - y), ale kilka znanych gwiazd osobliwych posia-
dajacych silne pola magnetyczne ma dostatecznie p6zne typy widmowe. Okazato
sie, ze wszystkie one majg nadzwyczaj duze wartosci wskaznika mj. Oczywiscie
ciekawe bytoby zbadanie, czy réwniez i goretsze gwiazdy osobliwe bedag miaty
wieksze mj niz odpowiadajace im gwiazdy normalne. Odpowiednie pomiary
wykonane zostaty przez Camerona, ktory wraz z gwiazdami osobliwymi zrtiie-
rzyt pewng ilo$¢ gwiazd normalnych z zakresu B5-P0. Okazalo sig, ze réwniez
i goretsze gwiazdy osobliwe majg znacznie wigksze warto$ci wskaznika m”niz
gwiazdy normalne. Jest to jednak stuszne tylko dla gwiazd typu A. Jeszcze
goretsze gwiazdy osobliwe, typu B, nie wykazujg wyraznej separacji od gwiazd
normalnych. Tak gorgce gwiazdy iosbliwe sag to gtdwnie gwiazdy manganowe
i krzemowe. Okazato sie rdwniez, ze gwiazdy osobliwe majgce mierzalne pola
magnetyczne majg szczegdlnie duze warto$ci wskaznika mj. Jezeli wiec inter-
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pretowac¢ rozrzut w wartoSciach mj jako efekt rotacji, gwiazdy osobliwe podob-
nie jak metaliczne bylyby gwiazdami rotujgcymi najwolniej w danym typie
widmowym. Na te samag konkluzje wskazujg rowniez dane spektroskopowe.

Aby ufatwi¢ wykrywanie i dyskusje gwiazd osobliwych i metalicznych
Stromgren wyznaczyt, w oparciu o istniejagce dane, standardowg zalezno$é
miedzy Uj] i wskaznikami proporcjonalnymi do temperatury efektywnej i klasy
jasnosci poprawionymi na poczerwienienie miedzygwiazdowe wedtug recepty
przedstawionej w poprzednim paragrafie. Nalezy przy tym pamieta¢, ze w przy-
padku gwiazd wczesnych typéw widmowych (a $cislej gwiazd typu B), najlepiej
z temperaturg efektywng skorelowany jest wskaznik [u —6], a z jasno$cig abso-
lutng wskaznik (3 natomiast w zakresie poznych A korelacje odwracajg sie.
Wyzej wspomniane zaleznosci Stromgren podat w postaci tabel. Mierzac dang
gwiazde i wyznaczajac jej wskazniki poprawione na absorpcje miedzygwiazdows
mozemy stwierdzi¢, czy ma ona wskaznik [mj] normalny, czy tez nie, a tym
samym dostajemy wstepng informacje o tym, czy jest gwiazdg osobliwg.

Fotometria Stromgrena wciaz jeszcze kryje w sobie duze mozliwosci. Sta-
rannego zbadania wymaga jednak wplyw absorpcji miedzygwiazdowej na kolejne
wskazniki (wzory podane w tym artykule zostaty znalezione teoretycznie, w opar-
ciu 0 znane prawo poczerwienienia). Moze istnie¢ rownie prosta metoda znajdy-
wania niepoczerwienionych wskaznikéw barwy jak w przypadku fotometri URV .
Réwniez niezmiernie uzyteczna bylaby dyskusja zaleznos$ci wskaznika m.j
(lub [mj]) od predkosci rotacji. Jest to wciagz jeszcze zalezno$¢ niewykalibro-
wana. By¢é moze zresztg, ze nie tylko rotacja powoduje réznice we wskazniku
mj dla gwiazd wczesnych typéw widmowych.

Niezaleznie od pewnych niewiadomych czy mankamentéw mozna stwierdzic,
ze uktad fotometryczny Stromgrena wykazat juz teraz swojg uzytecznos¢. Ostat-
nio zaczeto obserwowac przy jego uzyciu réwniez gwiazdy zmienne, takie jak
gwiazdy typu RR Lyrae, @ Canis Majoris, 5 Scuti czy gwiazdy magnetyczne.
Obserwacje te pozwalajg na wykrycie szeregu interesujagcych zmian zachodzg-
cych w tych gwiazdach, a nieuchwytnych lub trudno uchwytnych przy uzyciu
innych systemow fotometrycznych.
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CLASSIFICATION OF GALAXIES

Summary

This article contains a short review of classification of galaxies.

Klasyfikacja galaktyk polega na grupowaniu galaktyk w pewne zbiory,
ktorych elementy wykazujg cechy wspoélne ze wzgledu na dowolnie przyjete
kryteria wyboru. Ula wiekszosci galaktyk stosowane jest kryterium morfologicz-
ne, czyli wyglad galaktyk na kliszach fotograficznych. Tym kryterium postugi-
wata sie pierwsza klasyfikacja Hubble’a i tg droga poszta wiekszo$¢ modyfi-
kacji, gdyz wszystkie nastepne klasyfikacje sa z nig spokrewnione, co zreszta
lojalnie przyznaja ich autorzy. Pierwsza klasyfikacja Hubble’a zostata rozwi-
nieta przez Sandage’a, ktory podat-swojg interpretacje pozostawionych po
Smierci Hubble’a notatek, dotyczagcych opracowywanej przez niego modyfikacji
swej wczesnej klasyfikacji. Prosta modyfikacjg tej klasyfikacji jest praca
Ho Im berga. Ksztalty galaktyk sg jednym z dwu gtéwnych parametréw klasyfi-
kacji van den Bergha i wtérnym parametrem klasyfikacji Morgana, dla ktérego
parametrem zasadniczym, a wiec tym samym kryterium wyboru, jest wyglad
widma ztozonego galaktyk. Morgan pisze, ze jego klasyfikacja ma by¢ popra-
wieniem klasyfikacji Hubble’owskiej poprzez zwrocenie uwagi na spopulowanie
gwiazd w najjasniejszych partiach galaktyki, ktére dajg najwiekszy wkiad
w ztozone widmo galaktyk. Morfologiczna jest tez klasyfikacja de Vaucouleursa.
Klasyfikacji stawia sie tez wymaganie, aby z samego zapisu mozna byto jak
najwiecej dowiedzie¢ sie o danej galaktyce.

[355]
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W roku 1926 Edwin Hubble opublikowat swag klasyfikacje galaktyk. Po-
dzielit on wszystkie ,mgtawice pozagalaktyczne” na dwie grupy: galaktyki
regularne i nieregularne. l)o galaktyk regularnych zaliczyt galaktyki eliptyczne
E oraz galaktyki spiralne zwykte S i spiralne przedzielone (przegrodzone) SR.
Galaktyki eliptyczne zostaly z kolei podzielone na g*upy w zalezno$ci od stop-
nia sptaszczenia. Galaktyki spiralne podzielono na ,wczesne” oznaczane o,
.posrednie” — b i ,,p6Zne” — c (ramiona od blisko nawinietych do coraz bar-
dziej rozchodzacych sie na zewnatrz).

W roku 1961 Allan Sandage opublikowatl uzupetniong klasyfikacje Hubb-
le’a wyroézniajac galaktyki: eliptyczne E, soczewkowate SO, spiralne S i nie-
regularne Irr. Galaktyki eliptyczne podzielit na podklasy w zaleznosci od
widocznego sptaszczenia wyrazanego wzorem 10 (a — b)/a, gdzie a i b to duza
i mata o$ elipsy. Obserwowane podklasy zmieniajg sie od 0 do 7. Galaktyki
bardziej sptaszczone niz E7 zaliczyt do klasy galaktyk soczewkowatych. Sa
one stadium przejSciowym miedzy galaktykami eliptycznymi i spiralnymi. Obiek-
ty SO dzielg sie na dwie grupy: SO (zwykie) i SBO (przegrodzone). W obu ro-
dzajach wyrézniono trzy podgrupy. Galaktyki SOj charakteryzujg sie istnieniem
zewnetrznej otoczki i brakiem jakich$ $ladéw struktury spiralnej, a S03 posia-
dajg ciemne pasmo absorpcyjne w postaci wewnetrznego pierscienia. W SBOj
pojawia sie najpierw $lad poprzeczki, a w SROQJ wida¢ szeroka, jasna, dobrze
rozwiniet poprzeczke, przechodzgcg przez calg powierzchnie soczewki. Ga-
laktyki spiralne podzielit tez na dwie grupy: zwykte S i przegrodzone SR, ktére
z kolei dzielg sie na trzy typy: a, b, c. W galaktykach typu Sa obserwuje sie
kotowe ramiona spiralne, ciasno nawiniete na duze i jasne jadro. W Sc obszar
centralny jest maty i bezksztattny, emanujg z niego na zewnatrz bardzo wyrazne
ramiona spiralne, z rzucajgcymi sie w oczy zgeszczeniami materii. W galakty-
kach SR ramiona zachowujg sie podobnie, poprzeczka za$ z bardzo wyraznej
i jednolicie jasnej staje sie coraz stabsza i réwniez widoczne sg zgeszczenia
materii. W galaktykach tych wyrézniono dwa sposoby rozwijania sie ramion:
(s) — ramiona wychodza bezposrednio z konhAcéw przegrody i (r), w ktérym ra-
miona emanujg z zewnetrznego pierscienia.

Galaktyki nieregularne typu Irr | charakteryzujg sie licznymi zgrupowaniami
gwiazd i materii, natomiast In Il majg mniej wiecej takg sama jasno$¢ powierz-
chniowg bez zageszczen materii i widkniste kosmyki wychodzgce z obszaréw
brzegowych galaktyki. Schemat klasyfikacji Hubble’a przedstawiony jest na
rys. 1, ktéry nosi nazwe kamertonowego diagramu Hubble’a (de Vaucouleurs
196 2). Wroku 1958 Erik Ho Im erg zmodyfikowat klasyfikacje Hubble’a, dzie-
lac galaktyki na 9 typéw: E, SO, Ir I, Ir Il, Sa, Sb~, Sb+ Sc~, Sc+ Galaktyki
nieregularne podzielit na dwie grupy w zalezno$ci od zawartosci populacyjnej
gwiazd. Symbole Ir I i Ir Il odnosza sie do galaktyk, w ktérych odpowiednio
przewazajg gwiazdy | lub Il populacji. Typy oznaczane znakiem sg ,wczes-
niejsze” niz odpowiednie typy klasyfikacji Hubble’a, za$ znakiem ,,+ — ,p6z-
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Rys. 1. Klasyfikacja Hubble’a

niejsze” . Przechodzac od ,wczesnych” do ,,p6Zznych” typéw (Sa —Sc~) jasnos¢
i rozmiary jadra malejg, ramiona sa coraz bardziej oddzielone od jadra i jest
zaktocona ich symetria. Galaktyki Sc+ nie majg wyraznego obszaru centralnego
oraz posiadajg krétkie zle wyksztatcone, rozmyte ramiona spiralne; sa one
zblizone swoim ksztattem do nieregularnych galaktyk typu Ir I. Holm ber g wpro-
wadza wspo6lng klasyfikacje dla galaktyk spiralnych zwyktych i przegrodzonych
uwazajgc, ze wiekszos¢ galaktyk spiralnych posiada mniej lub bardziej widocz-
ne przegrody. Wyraza rOwniez przypuszczenie, ze istnieniel poprzeczki jest
cechg wspolng galaktyk spiralnych i réznice w wystepowaniu przegrody sg
raczej ilosciowe niz jakosciowe.

Klasyfikacja Hubble’owska nie jest dobrze skorelowana ze spektralng kla-
syfikacja galaktyk, opartg na wygladzie widm ztozonych galaktyk. Aby dokonaé
takiej korelacji Morgan (1958, 1959) opart sie na obserwowanej zaleznosci
miedzy ksztattem galaktyk a ich widmem ztozonym. Zasadniczym kryterium
jednoparametrowej klasyfikacji Morgana (klasyfikacji Yerkesa) jest wyglad
widma galaktyk. Obiekty, dla ktérych maksimum obserwowanej jasnos$ci przy-
pada w obszarze fioletowym oznacza sie przez a, za$ obiekty o maksimum
jasnosci w obszarze zéttym oznaczane sa przez ~k Posrednie klasy otrzymuje
sig przez interpolacjg miedzy tymi dwoma ekstremalnymi przypadkami i oznacza
sie przez: af, f, fg, g, gk. Procz tego parametru zasadniczego Morgan wpro-
wadza jeszcze dwa parametry wtérne. Jednym z nich sg rodziny ksztattu, po-
dajgce ksztalt galaktyki oznaczany przez odpowiednia litere. | tak: S oznacza
galaktyki spiralne, E — eliptyczne, B — przedzielone, | — nieregularne, E» —
eliptyczne, z dobrze zaznaczong absorpcjg pytowa, D — galaktyki wykazujace
symetrie rotacyjng, ale nie posiadajagce struktury spiralnej lub eliptycznej,
L — galaktyki o niskiej jasnosci powierzchniowej, N — galaktyki charaktery-
zujgce sie matym, jasnym jadrem natozonym na znacznie ciemniejsze tto. Ozna-
czenie ED i DE wprowadzone jest dla galaktyk posrednich migdzy E i D (cechy
przewazajagce symbol literowy na pierwszym miejscu). Drugi parametr wtérny
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zwany klasg sptaszczenia odnosi sie do wszystkich galaktyk z wyjatkiem 1, L
oraz niektérych B i podaje stopien sptaszczenia liczony od 1 (galaktyki o sy-
metrii sferycznej) do 7.

Stopienn rozwoju struktury spiralnej skorelowany z jasno$cig absolutnag
galaktyk zostat wykorzystany przez Sidneya van den Bergha (1960a, b, c)
dla utworzenia klasyfikacji jasnosciowej (luminosity classification) zwanej
tez Klasyfikacjg David Dunlap Observatory (DDO). Klasyfikacja DDO oparta
na widocznosci obrazow galaktyk w niebieskiej edycji Palomar Sky Survey,
ze szczegO6lnym uwzglednieniem ich obszaréw zewnetrznych jest klasyfikacja
dwuparametrowa. Roéwnoprawnymi parametrami tej'klasyfikacji sa typ galaktyki
oraz klasa jasnosci. Klasy jasnosci oznaczane przez I, Il, Ill, IV, V wprowadzo-
no przez analogie z klasyfikacja M-K dla gwiazd i odpowiednio odnosza sie do
galaktyk: nadolbrzymich, olbrzymich, normalnych, podolbrzymich i kartowatych.
Klasyfikacja DDO rozréznia 9 klas jasnosci, gdyz wprowadzone zostaly jeszcze
4 posrednie klasy. Van den Bergh wprowadzit trzy klasy galaktyk: E, S
oraz Ir. Spiralne podzielit- na trzy grupy: galaktyki spiralne zwykte S, przegro-
dzone SB i posrednie S (B). Kazda z tych grup dzieli sig na poszczegoélne typy:
a, b~ b, b+ c (Sa, Sb~, Sh, Sb+ Sc, SBa... SBc, S (fi) a... S (fi) c). Galakty-
ki eliptyczne podzielone na 10 typéw EO-E9 zawierajg rowniez galaktyki so-
czewkowate, gtownie w typach E8 i E9. W galaktykach nieregularnych wyréznio-
no typy Ir~ i Ir+(galaktyki o niskiej jasnosci powierzchniowej i galaktyki o wy-
raznie widocznej strukturze zewnetrznych obszaréw). Dla podolbrzymich galaktyk
spiralnych wprowadzono notacje S i S+dla oznaczenia zle i dobrzez rozdzie-
lonych ramion. W klasyfikacji DDO zwrdécono duzg uwage na osobliwosci wyste-
pujace w budowie galaktyk spiralnych. Litera n oznacza zamazane lub m”~awi-
cowe ramiona, * — ramiona fragmentaryczne, t — ramiona znieksztatcone. Oso-
bliwosci bardzo wyraznie wystepujagce oznacza sie przez dwukrotne powtérzenie
symbolu danej osobliwos$ci, natomiast stabo wystepujagce — przez wziecie
symbolu osobliwosci w nawias. SD oznacza galaktyki w ksztatcie dysku, na-
tomiast N — jasne jadro. Znak zapytania i dwukropek oznaczaja klasyfikacje
niepewna, zas$ p — osobliwosci. Przechodzac od ,,wczesnych” do ,,p6znych”
typow galaktyk spiralnych ramiona stajg sie coraz bardziej oddzielone od jadra,
natomiast przechodzac przez klasy jasnosci od | do V ramiona z dtugich, jas-
nych, dobrzez rozwinietych stajg sie coraz mniej widoczne. Galaktyki nieregu-
larne klasy Ir 1l posiadaja jasne ciato gtéwne i Slady struktury spiralnej,
podczas gdy w ,pOzniejszych” galaktykach nieregularnych nie zauwaza sie
Sladéw struktury spiralnej i jasnos$¢ ciata gtéwnego maleje ze wzrostem numeru
klasy jasnosci.

W swojej tréjparametrowej Kklasyfikacji Gerard de Vaucoule urs (1962)
podzielit galaktyki na cztery klasy: E, SO, S, | jak w uzupetnionej klasyfikacji
Hubble’a, a galaktyki SO, S oraz / na trzy podklasy (rodziny): zwykte (oznacza-
ne -4), przegrodzone (ozn. #) i posrednie czyli mieszane (ozn. AB). Wsrdd
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C 0O S _ |
Rys. 2. Schemat tréjparametrowej klasyfikacji Rys. 3. Schematyczny przekroj przez
Gerarda de Vaucouleursa trojparametrowa klasyfikacjg de Vau-

couleursa

kazdej z rodzin wyro6zniono odmiany struktury; (r) obiekty posiadajgce wew-
netrzny pierscief, (s) wykazuja strukture spiralng (dwa gtdwne ramiona wy-
chodza pod katem prostym z ciata centralnego lub z koncéw poprzeczki), (rs)
odmiana posrednia miedzy odmianami (r) i (s). Z klasami galaktyk zwiazane sg
poszczegdblne stany. Rysunek 2 (de Vaucouleurs 1962) przedstawia graficz-
nie klasyfikacje de Vaucouleursa i wynikajagce z niej mozliwosci ,,wpisania”
galaktyki w schemat klasyfikacyjny. Przez $rodek obszaru przechodzi o0$ sy-
metrii, na ktérej zaznaczono zasadnicze stany klasyfikacji. Na obwiedni umie-
szczone sg parami symetrycznie podklasy A i B oraz odmiany (r) i (s). Galaktyki
zwykle A lezg w gornej czesci objetosci, za$ przegrodzone B w dolnej; obszar
Srodkowy w poblizu osi symetrii zajmujg galaktyki o charakterystykach mie-
szanych, tzn. podklasa AB i odmiana (rs). Galaktyki scharakteryzowane odmiang
(s) znajdujg sie w czesSci objetosci przed ptaszczyzna rysunku, zas$ odmiana
(r) —poza ptaszczyzng rysunku.

Rysunek 3 (de Vaucouleurs 1962) przedstawia jeden 2z przekrojow
powierzchnig prostopadta do osi, dokonany w odpowiednim punkcie osi, a wiec
w miejscu okreslajgcym stan. Schematycznie zaznaczono kétkami powierzchnie
zajmowane przez galaktyki scharakteryzowane przez poszczegdlne podklasy
1 odmiany. Utworzony stan pézny E + galaktyk eliptycznych jest stanem przej-
Sciowym miedzy galaktykami eliptycznymi a soczewkowatymi, natomiast stan
SO/a jest posredni miedzy soczewkowatymi a spiralnymi galaktykami. Dla
galaktyk spiralnych procz stanéw a, b, ¢, ab i bc (odpowiadajagcych b i b+

2 —Postepy Astronomii, z. 4
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Tabela 1

Klasyfikacja galaktyk de Vaucouleursa

Kl asy Rodziny Odmiany Stany Typy
eliptyczne E
elipt. (0—7) EO-E7
" p6zne E+
soczewko wate SO
zwykte SAO
przegrodzone SBO
posrednie SABO /
wewn. pierscien SO
S — ksztattne S(s)O
posrednie S (rs) 0O
wczesne SO-
posrednie so0
pézne so*
spiralne zwykle SA
przegrodzone SB
posrednie SAB
wewn. pierscien S (n)
S —ksztattne S(s)
posrednie S (rs)
O/a SO/a
a Sa
ab Sab
b Sb
bc Sbc
[ Sc
cd Scd
d Sd
dm Sdm
m Sm
ni eregularne zwykle 1A
przegrodzone 1B
posrednie IAB
S —ksztattne 1(s)
typu Obt. Mag. Im
nie typu Obt. 10
Mag.

Osobliwosci:
osobliwos$ci —p, niepewne — watpliwe —?, galaktyki wrzecionowate — sp, zewnetrzny
pierscien — (R), zewnetrzny pseudo—pierscien

wprowadzono dodatkowe stany cd, d, dm i m. Do bardzo p6znego stanu Sd zali-
czono galaktyki z bardzo matym jadrem natozonym na obszar centralny,z ktérego
emanujg bardzo rozcztonkowane i odlegte ramiona o niskiej jasnosci powierzch-
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Rys. 4. Korelacja miedzy klasyfikacja
de Vaucouleursa i klasyfikacjg Holm-
berga (linia ciggta) oraz DDO (linia
przerywana). Na osi y odtozono stany
de Vaucouleursa [So- - 1,5, SO - 2
so* ¢ 2,5,SO/a - 3, Sa - 3,5..
Sm - 7,5, Im " 8], za$ na osi x typy
Holmberga [£ ” 0,5, SO = 2, Sa m 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].

Tabela 2

Klasyfikacja galaktyk wg réznych autoréow

Galaktyka Hubble Holm berg Morgan Bergh de Vaucouleurs

NGC 598 (M 33) Sc Sc* /sS4 Sc -1l S/4 (s) cd

1300 SBb(s) S b* gB3 SBbl SB rs bc

2841 Sb Sh~ kSS Sb~ | SA (r.) b

2859 sbo2 kB SBa (ft)SBro*

3031 (M 81) Sb Sb~ gksSi Sb -l S/4 (s) ab

3034 (M 82) Irr 11 Ir U E7p.lp pec 10 sp

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

4111 S02 e} kD7 £8 SA (r) 0+: sp

4278 El E kDE 1 £1 £1-2

4394 SBb (sr) Sh~ gB2 SBb~ Il (ft) SB () b

4406 £3 E KE2 £3 E* 3

4449 Irr 1 Ir | a\ Ir 11l I Bm

4565 Sb Sb* gkS7 Sb 1 SA: (s?) a sp

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

4762 sol kD7 snnt : SB? (r.) 0° sp

5194 Sc Sc~ fgsl Sc it) | SA (s) bcp

5195 Irr Ir 1 fiEpl pec t 10p

5457 (M101) Sc Sc~ /S1 Sc | S/AB (rs) cd

niowej. Sm to galaktyki na przejsciu do nieregularnych galaktyk typu Obtokéw
Magellana Um). Klasyfikacja ta przykitada duza waga, co wydaje sie rzecza
stuszng, do ciggtego przejscia miedzy poszczegélnymi klasami galaktyk. Peiny
zapis klasyfikacyjny galaktyki zawiera najpierw duze litery podajgce klase
i rodzine (dla soczewkowatych symbol "0" umieszcza sie na koncu liter), a po-
tem mate litery podajagce odmiane i stan. Brak ktérego$ z symboli oznacza trud-
nosci z zakwalifikowaniem danej galaktyki do ktérej$s z rodzin czy tez odmian.
Tabela 1 podaje klasyfikacje de Vaucoulleursa (1964). W celu poréwnania kia-
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syfikacji de Vaucouleurs (1961, 1963) przypisat poszczeg6lnym typom
réznych klasyfikacji parametry liczbowe i badat korelacje miedzy klasyfika-
cjami (rys. 4). Stwierdzit istnienie roznic miedzy swojg a innymi klasyfikacjami
gtownie tam, gdzie wprowadzat nowe stany, np. pézne stany galaktyk spiralnych.
Wyniku takiego mozna sie bylo spodziewaé, gdyz kryteria klasyfikacyjne sg
bardzo zblizone, wiec nie ma zasadniczych réznic pomiedzy poszczeg6lnymi
klasyfikacjami.
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POSTEPY ASTRONOMII
Tom XVffl (1970) — Zeszyt 4

APARATURA 1)0 ODBIORU, POMIARU | REJESTRACIJI
SYGNALOW RADIOWYCH SZTUCZNYCH SATELITOW ZIEMI

A. FIOK, AW. WERNIK

Katedra Urzadzen Radiotechnicznych i Telewizyjnych Politechniki Warszawskiej,
Zaktad Geofizyki P AN
(Otrzymano 11 marca 1970r.)

W Pracowni Jonosferycznej Zaktadu Geofizyki PAN prowadzone sg od 1966 r. ba-
dania jonosfery oparte na pomiarach parametréw sygnatéw radiowych satelitéw Ziemi.

Kazdy odbierany sygnat moze by¢ scharakteryzowany czterema wielko$ciami:
amplituda, czestos$cig, polaryzacja i kierunkiem, z ktérego jest on odbierany. Wszystkie
te wielkoséci zmieniaja sie w trakcie propagacji przez jonosfere. Pomiary zmian para-
metrow sygnatu pozwalaja wnioskowaé¢ o strukturze i dynamice jonosfery. Najbardziej
znaczacym zmianom podlegajg (na czestosciach stosowanych w tego rodzaju badaniach)
polaryzacja i czesto$¢. Zmiany polaryzacji zwigzane sa z efektem Faradaya, natomiast
zmiany czestosci sa wynikiem efektu Dopplera.

Z efektem Faradaya mamy do czynienia woéwczas, gdy fale liniowo spolaryzowane
propaguja sie w os$rodku anizotropowym. W przypadku jonosfery anizotropia wywotana
jest polem geomagnetycznym. W osrodku anizotropowym predkosci fazowe fal zwyczajnej
i nadzwyczajnej sa rdézne, w wyniku czego po przejsciu tej samej drogi fazy ich sa
rézne. Prowadzi to z kolei do obrotu ptaszczyzny polaryzacji o kat réwny potowie
réznicy faz miedzy falag zwyczajng i nadzwyczajng. W zatozeniu spetnienia pewnych
przyblizen kat ten, dla fali propagujacej sie w jonosferze, proporcjonalny jest do
gestosci elektronowej miedzy satelita lub rakieta i obserwatorem oraz odwrotnie pro-
porcjonalny do kwadratu czesto$ci i zalezy od kata miedzy kierunkiem propagacji
i kierunkiem pola magnetycznego. W trakcie przelotu satelity zmienia sie catkowita
liczba elektronéw na drodze sygnatu emitowanego przez satelite oraz kat miedzy kie-
runkiem propagacji i kierunkiem pola magnetycznego. Zmienia sie wiec kat rotacji
ptaszczyzny polaryzacji. Obserwowanym efektem zmian tego kata sg periodycme zaniki
sygnatu, o ile tylko odbiera sie sygnal anteng o polaryzacji liniowej (rys. 1). Jezeli
znana jest geometria przelotu satelity i konfiguracja pola magnetycznego mozna z reje-
stacji amplitudy sygnalu satelity wyznaczy¢ scatkowanag gesto$¢ elektronowa miedzy
satelitg i obserwatorem.

Drogim z efektéw wykorzystywanym do badan jonosfery metodami propagacji poprzez
jonosfere jest dyspersyjny efekt Dopplera. Jest on wynikiem ruchu nadajnika wzgledem
obserwatora i niestacjonarnos$ci os$rodka, w ktérym propaguje sie sygnat. Dyspersyjne
wtasnos$ci osrodka powoduja, ze Dopplerowskie przesunigcie czesto$ci sygnatu satelity
jest rozne od przesuniecia dla sygnatu biegngcego w prézni o wartoé¢ zalezng od
gestosci elektronowej scatkowanej po drodze sygnatu oraz gradientdw horyzontalnych
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Rys* 1- Rejestracja sygnatu z Kosmosa 321 anteng o polaryzacji liniowej

tej gesto$ci i jej zmian w czasie, a takze od gestosci elektronowej na wysokosci sa-
telity. Dodatkowe przesuniecie czesto$ci jest odwrotnie proporcjonalne do czesto$ci
sygnatu, w przeciwieristwie do kinematycznego przesuniecia, ktére jest wprost pro-
porcjonalne do czesto$ci. Przy pewnych upraszczajagcych zatozeniach pomiar dysper-
syjnego efektu Dopplera pozwala wyznaczy¢ scatkowanag gesto$¢ elektronows.

Zasadniczg trudnoS$cig przy interpretacji pomiaréw kata rotacji jest nieoznaczonosé
wynikajaca z nieznajomos$ci statego kata skrecenia ptaszczyzny polaryzacji miedzy
anteng nadawczg na satelicie i anteng odbiorczg. Pomiary mogg wiec mie¢ tylko cha-
rakter wzgledny. Na inng trudno$¢ napotyka sie przy pomiarach dyspersyjnego efektu
Dopplera. Efekt ten jest bardzo niewielki, rzedu kilku c/s do kilkudziesieciu c/s. Dla
sygnatu o czesto$ciach np. 20 Mc/s wymaga to zapewnienia precyzji pomiaru czestos$ci
rzedu 10-», ale wtedy pomiary bylyby bardzo grube, uniemozliwiajgce badanie niewielkich
fluktuacji gesto$ci elektronowej. Z mys$lag o poprawieniu tej sytuacji amerykanskie
beacon satelites typu Explorer 22, Explorer 36, czy Transit i radzieckie majaki typu
Sputnika Il i niektérych Kosmoséw i Elektronéw, wyposazone sg zwykle w nadajniki
emitujgce kilka sygnatéw o czesto$ciach harmonicznych. Aparatura odbiorcza moze by¢
woéwczas tak skonstruowana, ze eliminuje kinematyczny efekt Dopplera i pozwala na bez-
posredni pomiar dyspersyjnego efektu. Mozliwo$¢ takiej eliminacji wynika z proporcjonal-
nosci kinematycznego efektu Dopplera od czesto$ci. Aparatura sprowadza obie czestosci
do wspoélnej podharmonicznej i odejmuje je od siebie. Wskazane jest aby jedna z czesto-
sto$ci byta mata, gdyz wtedy efekty jonosferyczne sg najwieksze, a druga mozliwie duza,
tak aby te same efekty byly mate.

W Centralnym Obserwatorium Geofizycznym Zakiadu Geofizyki PAN w Belsku
uruchomiono w styczniu 1969 r. aparature stuzacg do pomiaréw dyspersyjnego efektu
Dopplera i efektu Faradaya. Aparatura opracowana i wykonana zostata przez Katedre
Urzadzern Radiotechnicznych i Telewizyjnych Politechniki Warszawskiej na zlecenie
i wedtug zatozen Zaktadu Geofizyki PAN.

Aparatura przystosowana jest do odbioru sygnatéw satelitow radzieckich o cze-
stosciach lezacych w pasmach 20 i 90 Mc/s, amerykanskich w pasmach 20, 40 i 360 Mc/s
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i umozliwia jednoczesny odbiér trzech sygnatéw ssZ, analogowy pomiar kinematycznego
efektu Dopplera, cyfrowy i analogowy pomiar dyspersyjnego efektu Dopplera i rejestra-
cje efektu Faradaya. System zawiera 41 réznych przyrzadéw elektronicznych.

Sygnaty ssZ odbierane sa za pomoca zestawu anten. Do pomiaru efektu Faradaya
na czestos'ciach 20 i 40 Mc/s wykorzystuje sie proste anteny dipolowe. Do pomiaru
efektu Dopplera uzywane sg — ze wzgledu na konieczno$¢ eliminacji zanikéw wywota-
nych efektem Faradaya — anteny o polaryzacji kotowej. Najwiekszg z odbieranych
czestoséci uzyskuje sie za pomoca anteny kierunkowej (13-elementowej dla 360 Mc/s
lub 4-elementowej dla 90 Mc/s). Wartosci katéow okres$lajacych potozenie anteny prze-
kazywane sg tagczami selsynowymi do pulpitu sterujacego i korygowane przez operatora,
wedtug obliczonej z danych orbitalnych trajektorii satelity poprzez zdalne uruchomienie
silnikéw napedowych.

Aparatura zawiera trzy tory odbiorcze. Tor A odbierajacy sygnal o najwyzszej
czestos$ci objety jest petla fazowej automatycznej regulacji czestos$ci. W stanie syn-
chronizacji czesto$¢ znajdujgcego sie w tym torze przestrajanego, synchronizowanego
generatora kwarcowego odtwarza zmiany czesto$ci sygnatu wywotane gtéwnie kinema-
tycznym efektem Dopplera. Pomiaru kinematycznego efektu Dopplera dokonuje sie
poprzez pomiar czestos$ci tego generatora.

Czestos¢ generatora synchronizowanego wykorzystuje sie do automatycznego pod-
strajania toréw odhierajagcych B i C. Gdyby nie wystepowal dyspersyjny efekt Dopplera,
czestosci wyjsciowe toréow odbiorczych bylyby dokitadnie réwne czestosSci wzorcowej
125 kc/s. W wyniku zmian czestosci wywotanych jonosfera, czesto$¢ wyjsSciowa toru B
rézni sie od czestosci wyjsciowej toru A réwnej (w stanie synchronizacji) doktadnie
125 kc/s. Ta réznica zwana réznicowa czestoéciag Dopplera jest 500-krotnie zwiekszana
w komparatorze czestos$ci. Dzieki temu czesto$Sciomierz zliczajacy wspoétpracujacy
z komparatorem pozwala na wykrycie — przy sprzyjajacych warunkach odbioru — zmian
czestosci wiekszych od 0,02 c/s przy czasie us$redniania 0,1 sek. i 0,002 d s przy
czasie us$redniania 1 sek. Wyniki pomiaréw kierowane sg do pamieci, z ktérej steruje
sie: urzadzenie drukujace cyfrowo na tasmie papierowej i, przez przetwornik cyfrowo-
-analogowy, rejestrator kres$lacy zalezno$¢ roéznicowej czestosci Dopplera od czasu.
Rytm pomiaréw sterowany jest wzorcem co pozwala na jednoczesne okreslenie potozenia
w czasie kazdego pomiaru.

Tory odbiorcze A i B wspoéipracuja z antenami o polaryzacji kotowej (tor A z antena
kierunkowa) i sa wyposazone w uktady automatycznej regulacji wzmocnienia. Dostatecz-
nie duza warto$¢ efektywnego stosunku sygnatu do szumu i zakidécen przy sygnatach
odbieranych rzedu 0,1 mikrowolta uzyskuje sie w torze A dzieki zastosowaniu odbioru
synchronizowanego, a w torach B i C dzieki wymiennym filtrom kwarcowym o szerokosci
pasma 15i 50 c/s.

Tor odbiorczy C wspéipracujagcy z prostg antenag dipolowag przeznaczony jest do
rejestracji efektu Faradaya poprzez rejestracje zmian amplitudy sygnatu odbieranego.
Pracuje on oczywiscie bez uktadu automatycznej regulacji wzmocnienia.

Prowadzenie odbioréw sygnatléw satelity utatwia monitor koncentrujacy informacje
0 parametrach odbieranych sygnatéw i warunkach odbioru. Zawiera on wskazniki ampli-
tud wszystkich syfpahtw odbieranych, wskazniki synchronizacji, mierniki kinematy cz-
nego i dyspersyjnego efektu Dopplera oraz pozwala na wizualng (na oscyloskopie)
1 stuchowa (gtosnik lub stuchawki) kontrole warunkéw odbioru we wszystkich torach
odbiorczych.

Do kalibracji aparatury stuzy generator kalibrujacy (sztuczny sputnik), dostarcza-
jacy harmonicznych sygnatéw wysokiej czestosSci o regulowanej amplitudzie imitujgcych
odbierane sygnaty.
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W sktad systemu wchodzg réwniez: wzorzec czestos$ci 2,5 Mc/s i rozbudowane
uktady syntezy czestos$ci dostarczajgce czestosci pierwszych heterodyn i czestosci
wzorcowych niezbednych do pracy innych przyrzadéw. Ponadto aparatura zawiera ze-
sp6t stabilizatoréw napiecia sieci i zasilaczy stabilizowanych.

C/i
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+5 + e y.t —m
EXPLORER 22
+4 - REV.NO. 21732 i .
07.02.1969 -
+mB - %
+ 2
+1-
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Rys. 2* Przyktad zapisu analogowego réznicowego efektu Dopplera

Opisang powyzej aparatura prowadzono prébne pomiary przez okres 8 miesiecy,
wykorzystujac do tego celu sygnaty amerykanskiego satelity Explorer 22 (BE-B). Przy-
ktad zapisu analogowego réznicowego efektu Dopplera pokazany jest na rys. 2. W trakcie
préb stwierdzono, ze aparatura ma w#asciwos$ci stawiajace ja w rzedzie najnowocze-
$Sniejszych na $wiecie. Charakteryzuje ja duza czutos$é (rzedu 10 nV), mozliwos$é! bez-
posredniego pomiaru czestosci roéznicowej z- duzg doktadnoscia niezalezng od bez-
wzglednej wartosci czestos$ci mierzonej (zwykle mierzona jest faza, rézniczkowana
nastepnie po czasie w trakcie opracowywania obserwacji, wéwczas doktadnos$é pomiaru
zalezy od predkosci zmian fazy) oraz duza zdolno$¢? rozdzielcza (2 pomiary/sec) pozwa-
lajaca na badanie szybkich fluktuacji czestos$ci zwigzanych z niejednorodng strukturag
jonosfery. Aparatura moze by¢é wykorzystywana jedynie do odbioréw sygnatéw w $cisle
okreslonych kilku pasmach. Zwiekszenie liczby pasm odbiorczych odbitoby sie na dok#tad-
nos$ci pomiaru i zdolnos$ci rozdzielczej, a jednoczednie znacznie powiekszytoby koszty

budowy aparatury.



NAUKOWE OSRODKI ASTRONOMICZNE W KRAJU

Aktualizacja na 10V 1970 r- (dotyczy os$rodkéw, o ktérych artykuty informacyjne zostaty juz
opublikowane w ,,Postgpach Astronomii”).

Zaktad Astronomii P AN: utworzona zostata Pracownia Fizyki Kosmicmej (Helio-
fizyki) z siedzibg we Wroctawiu, Kopernika 11, pod kierownictwem Prof, dr Jana Mer-
gentalera. Zatrudnia ona 5 pracownikéw naukowo-technicznych (Mgr inz. Marek
Htond, ob. Kazimiera Kordylewska, Mgr inz. Romuald Kownacki, ob. Tadeusz
Kozar, Mgr AdamSpodenkiewicz).

Uniwersytecki OSrodek Astronomii w Toruniu: w miejsce Zespotu Katedr Astronomii
i Astrofizyki zostat utworzony Instytut Astronomii Uniwersytetu Mikotaja Kopernika
przy Wydziale Matematyki, Fizyki i Chemii UMK. Dyrektorem Instytutu zostata Prof,
dr Wilhelmina lwanowska. W skiad Instytutu wchodzg 4 Zaktady:

1) Zaktad Astrofizyki i Astronomii Gwiazdowej —kierownik Prof, dr W. Iwanowska;

2) Zaktad Radioastronomii —kierownik Doc. dr Stanistaw Gorgolewski;

3) Zaktad Mechaniki Nieba — kierownik Doc. dr Stanistaw Gaska;

4) Obserwatorium Astronomiczne UMK —kierownik Prof, dr W. Iwanowska.

Powotano Rade Instytutu, ktdrej przewodniczagcym jest Doc. dr S. Gorgolewski,
zastepca przewodniczacego — Doc. dr S, Gaska, sekretarzem — Dr Cecylia Iwa-
niszewska.

Obserwatorium Astronomiczne UW: Prof, dr Stefan Piotrowski wybrany zostat
cztonkiem rzeczywistym Polskiej Akademii Nauk. Mgr Stawomir Rucifnski uzyskat
tytut doktora za prace pt. Efekty bliskosci w ciasnych uktadach gwiazd podwéjnych —
promotor Prof. dr S. Piotrowski, recenzenci: Doc. dr Andrzej Kruszewski, Doc.
dr J6zef Smak.

Katedra Astronomii Geodezyjnej PW: 11V 1970 zatrudniony zostal-na stanowisku ,
asystenta Mgr inz. Andrzej ModzelewsKi.
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POSTEPY ASTRONOMII
Tom XVm (1970) — Zeszyt 4

INTERFEROMETRIA RADIOWA O DLUGICH BAZACH
B. KOLACZEK, A. MONZEEEWSKI

Mata zdolnos¢ rozdzielcza konwencjonalnych radioteleskopéw jak i duze rozmiary
klasycznych radiozrédet bylty powodem, ze dokitadnos$¢ pozycyjnych pomiaréw w radio-
astronomii byta co najmniej o dwa rzedy wielko$ci nizsza od precyzyjnych pomiaréw
pozycyjnych w zakresie widma widzialnego. Lata szes$¢dziesigte przyniosty odkrycie
dyskretnych radiozrodet, takich jak kwazary, pulsary, obszary molekut OH, o $redni-
cach znacznie mniejszych od zdolnosci rozdzielczej najwigkszych nawet radiotele-
skopow i, jak sie okazato, siegajacych rzedu setnych czy tysiecznych czes$ci sekundy.
Odkrycie radiozrodet o tak matych wymiarach katowych spowodowato, ze siegnigeto po
znang z dziedziny optyki idee gwiazdowego interferometru Michelsona, stuzacego do
pomiaru S$rednic gwiazd, nadajac jej nowa elektroniczng forme. Role dwoéch rozstawio-
nych zwierciadet przejety tu dwa odlegte radioteleskopy. Zasade dziatania interfero-
metru radiowego ilustruje rys. 1i 2.

odbiornik | odbiornik 2

korelator N-opOinienie
(Sygnat wyjScrowy

Rys* 1* Schemat ilustrujagcy zasade dziatania interferometru radiowego

Podstawowga zasadg interferometrii jest pomiar rdéznicy faz A O, miedzy réwno-
cze$nie odebranymi falami elektromagnetycznymi od nieskonczenie odlegtego Zrédia.
Odstep czasu A t upltywajacy miedzy przyjsciem czota tej samej fali do dwdch stacji
interferometru, odlegtych o D km, wyraza sie zwigzkiem;

A O

[369]
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gdzie co—czestotliwos$¢ fali przychodzacej.
Z rys. 1 wynika:

A~ =(")bos O , (2)

gdzie A jest diugoscig fali przychodzacej, © jest to kat zawarty miedzy kierunkiem
bazy interferometru a kierunkiem do zrédta. R6znice faz A >wyrazamy w ilosci okreséw
(cykli). Znajgc réznice faz mozna bardzo doktadnie wyrazi¢ kierunek do zrédta w funkcji
diugosci bazy, lub odwrotnie.

Rys. 2. Charakterystyka kierun-
kowa pojedynczego radiotelesko-

pu — przerywana linia oraz cha-

rakterystyka kierunkowa inter-

ferometru sktadajacego sie

z dwoch radioteleskopéw — ciag-
ta linia

Przemieszczanie sie radiozrédta wzgledem nieruchomego interferometru powoduje
cig”a zmiane zalezng od zmian O(f), wynikajagcych z obrotu Ziemi i w konsekwencji
powstanie sygnatu interferencyjnego.

Gdy warto$¢ kata O jest taka, ze A O jest catkowita iloscig poétokresédw, tzn.
0 —arc cos (nA/2/)) (gdzie n jest liczbg catkowita i dodatnig), wéwczas sygnaty ode-
brane na kazdej ze stacji sg w fazie lub przeciwfazie.

Charakterystyka kierunkowa interferometru (rys. 2), sktada sie z ,listk6w” odlegtych
od siebie o pewien kat A 0. Warto wspomnieé, ze charakterystyka kierunkowa interfero-
metru jest stata wzgledem Ziemi. Odlegtos¢ katowa A 0 ,listkow" zalezy od dtugosci
fali przychodzacej A, diugosci bazy D oraz kata 0. Zdolno$¢ rozdzielcza interferometru
warunkowana jest odlegto$cig katowa ,listkow” charakterystyki kierunkowej i daje
sie wyrazi¢ zaleznos$cia: .

k « 206 265" -iL |, )
2D
gdzie k —zdolno$¢ rozdzielcza interferometru wyrazona w sekundach tuku.
Ostatnio w eksperymentach interferometru Green Bank — Onsala o D = 6319 km,

dla sygnatu o dtugosci fali A = 6 cm, osiggnieto zdolno$¢ rozdzielczg k % 0,0006 sek.
tuku. W interferometrze o zdolnosci rozdzielczej k, radiozrédto o rozmiarach katowych
mniejszych od k bedzie dawato w wyniku sygnat interferencyjny w postaci periodycznych
fluktuacji, gdzie okresem bedzie czas potrzebny na przejsScie radiozrédia od jednego
»listka” do drugiego. Radiozrédto o wymiarach katowych wiekszych od k spowoduje
zniknigcie periodycznych fluktuacji sygnatu interferencyjnego. Radiozrédta o wymia-
rach posrednich dadza w wyniku interferencji fluktuacje o zmiennej amplitudzie. Na
podstawie szczeg6towej analizy takiego sygnatu interferencyjnego mozna okresli¢ nie
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tylko wymiary, ale i eliptyczny ksztatt, czy tez podwdjng lub wielokrotng strukture
radiozrodta.
Sygnaty odebrane przez obie anteny maja postac:

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

gdzie Ai (0) , A2(0) charakteryzujg witasnosci Jcierunkowe pojedynczych anten. Gdy
anteny maja takie same charakterystyki, tzn. Aj (0) = A2(0), wéwczas wyrazenie na moc
uzyskiwang z interferometru pracujgcego na zasadzie dodawania sygnatéw, tj. interfero-
metru dodajgcego, bedzie nastepujace:

P(@@) =1le, (t) +e (t) la~ NA (0) I (1 +cos A O). 4)

Sygnat na wyjsciu interferometru dodajagcego przedstawiony jest na rys. 3A.

Rys* 3. A — Sygnat wyjsciowy z interferometru dodajagcego* B — Sygnat wyjsciowy z interferometru
z przetaczang faza

Na nieco innej zasadzie uzyskuje sie sygnat wyjsciowy z interferometru o przetgczanej
fazie. W interferometrze tym w linie odprowadzajgca sygnat z jednej z anten jest wia-
czany i wylgczany odcinek przewodu o diugos$ci X/ 2, co w rezultacie powoduje zmiany
fazy sygnalu z tej anteny. Rezultat jest pokazany na rys. 3B, Zaletg interferometru
o przetaczanej fazie w odniesieniu do interferometru dodajgcego jest mniejszy wplyw
tta promieniowania radiowego nieba na rezultat wyjSciowy.

W pierwszych eksperymentach interferometrii radiowej o diugich bazach zachodzita
konieczno$¢ utrzymania synchronizmu miedzy stacjami za pomoca linii mikrofalowej
badz droga radiowa, co ograniczalo maksymalng diugo$¢ bazy do Kkilkuset kilometréw.
Wprowadzenie atomowych wzorcéw czestotliwosci o doktadnosci rzedu 10'u pozwolito
na dowolne zwiekszanie dtugosci bazy, a przez to zdolno$ci rozdzielczej interferometru.
Rozwdj interferometréw radiowych ukazuje tab. 1.

Ostatnio stosowana jest taka technika opracowywania wynikow:

A. Sygnaly radiowe po odebraniu na dwoch stacjach zostaja wzmocnione i mieszane
do matej czestotliwosci. Pozadana jest duza szeroko$¢ pasma A oi

B. Sygnafy matej czestotliwos$ci sa w kazdej z dwu stacji analizowane w ten sposoéb,
ze dla wszystkich wartosci dodatnich sygnatlu nadaje sie warto$¢ 1, a dla wartosci
ujemnych 0. Z uzyskanych w ten spos6b sygnatéw binarnych pobierane sg prébki sygna-
tem o czestotliwosci 2 A oo Otrzymane w rezultacie ciggi impulséw zostajg zapisane
na tasmie magnetycznej. Kazda tasma zawiera dokladny zapis czasu i wartosci katow
okreslajacych ustawienie anteny.
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Tabela 1

Rozwdj interferometréw radiowych o dtugich bazach

Dtugoscé Zdolnos¢
Rok Miejsce eksperymentu rozdzielcza
fali w cm bazy w km w sek.
1961 Holywell —Jodrell Bank 189 603 3.0
1963 Lincoln —Jodrell Bank 189 . 115 1,6
1965 Malvern —Jodrell Bank 21 127 0,3
1967 Hat Creek —Onsala 18 7719 0,0015
1968 Onsala ~ Green Bank 6 6319 0,0006

C. TaSmy sa nastepnie analizowane za pomoca maszyny matematycznej, gdzie
uwzglednia sie wzajemne opdznienia sygnatéw znane z geometrii interferometru i znane
state opdznienie odbiornikéw.

D. Dla uzyskanego w ten sposéb sygnatu interferencyjnego szuka sie,metoda ko-
lejnych préb,funkcji korelacyjnej, dla szeregu warto$ci réznic fazy sygnatow bliskich
wartos$ci przewidywanej. Kazda z tych funkcji korelacyjnych jest przedmiotem analizy
Fourierowskiej. Funkcja korelacyjna i odpowiadajace jej opOznienie fazy, dla ktdrej
otrzymamy najwieksze ekstremum w widmie uwazane jest za rozwigzanie (rys. 4).

Rys* 4. Przyktadowe widma Fourierowskie, amplituda widma funkcji korelacyjnej

Interferometria radiowa oddaje w tej chwili ogromne ustugi w dziedzinie badania
rozmiarow dyskretnych radiozrddet, takich jak pulsary, kwazary, obszary molekut OH,
przyczyniajgc sie do wyjasnienia mechanizmu promieniowania tych radioZrddet.

Obecnie przewiduje sie réwniez zastosowanie interferometrii radiowej dtugich baz
do precyzyjnych wyznaczenh astro-geodezypych, a nawet do badan geofizycznych takich
jak:

1. Wyznaczanie ruchu osi obrotu Ziemi i nieregularnosci jej obrotu, a szczegdlnie
tych krotkookresowych, ktére pozwolityby na doktadniejsze wyznaczenie przyptywowych
deformacji globu ziemskiego (liczby Love’a), krétkookresowych zmian atmosfery, pradéw
morskich, zmian zjawisk meteorologicznych.

2. Wyznaczenie przesunie¢ kontynentéw.

3. Precyzyjna, z doktadnos$cig do 1 nanosekundy, synchronizacja $wiatowych wzor-
coéw czasu.

Oczekuje sie rowniez od tej metody doktadniejszego testu teorii w-zglednosci,
ktéry bedzie mozna uzyska¢ z obserwacji radiointerferometrycznych dwéch radiozrédet
3C273 i 3C279 w poblizu Stonca.
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Zastosowanie radio-interferometrii do precyzyjnej synchronizacji $wiatowych wzor-
cébw czasu mozna sobie tatwo wyobrazi¢ przy upraszczajagcym zatozeniu obserwacji
odpowiednio matego radiozrédta zlokalizowanego w biegunie przez radio-interferometry
ustawione réwnoleznikowo. Ze wzgledu na niezmiennos$¢ kata zawartego pomiedzy baza
i kierunkiem do radiozrédia jakiekolwiek przesuniecie sie ,listkéw” charakterystyki
kierunkowej interferometru bedzie spowodowane rozregulowaniem sie wzorcéw czasowych
bazy interferometru i pozwoli na ich regulacje. Doktadno$¢ nanosekundy bedzie osig-
galna dla interferometrow o bazach rzedu kilku tysiecy km, gdzie odstep ,listkéw
wynosi 10"e rad.

Zastosowanie interferometrii radiowej do studiéw ruchu wirowego Ziemi, przypty-
wowych deformacji globu i przesunie¢ kontynentéw wymaga doktadnego wyznaczenia
dtugosci i kierunku bazy interferometru. Wzér (2) wskazuje, ze do wyznaczenia dtugosci
bazy D nalezy znaé, poza zmierzong réznicg faz, doktadna pozycje radiozrédia i vice
versa.

Poczatkowo mozna wiec sobie wyobrazi¢ tgczne wymaczenie tych niewiadomych
poprzez obserwacje odpowiedniej liczby radiozrédet. Przedstawiajagc za Rossem
(1968) réznice faz w formie wektorowej:

D * -»

0
A O = cos0 +r =— (Be*S) +1n), (5)
A X

gdzie B oznacza wektor bazy, S — jednostkowy wektor kierunku do radiozrédta, r]—
sume wszystkich innych efektéw wptywajagcych na réznice fazy.

Wektor  bazy B mozemy przedstawi¢ za pomocg wspo6trzednych geograficznych X
P, gdzie \zostanie wyrazone poprzez szybko$¢ obrotu Ziemi o, X = X +cot.

B = [cos”1 cos A, cosf sin \, sin™]]
A

>

Wektor kierunku do radiozrédta S przedstawiamy za pomocag wsp6trzednych réwni-
kowych a, 8:

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

Wz6ér (5) mozemy napisa¢ w postaci:

O =A +Bcosae(+Csinaet, (8)
gdzie:

D
= A sin 6 sinV3 + ]

B = cos 5 cos*P cos (a — A0) w
A
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D
Cc - A cos 5 cos? sin (a —A,)

Wartoéci A, B, C sa, wyznaczane z pomiaru A <>poprzez dopasowanie sinusoidy do
wielu obserwacji.

Ostatnie trzy réwnania (9) zawieraja, 5 niewiadomych: D, 6, f , a — A0 , r|. Obser-
wacja trzech radiozrédet da nam 9 réwnan o 9 niewiadomych, pozwalajac wyznaczyé
wiec pozycje tych radiozrodef oraz dtugo$¢ i kierunek bazy interferometru.

Szybko$¢ przesuwania sie ,listkow" jest odwrotnie proporcjonalna do ich okresu,

ktéry zgodnie ze wzorem (2) jest réwny arc cos — radianéw. To sugeruje mozliwo$¢

wyznaczenia diugo$ci bazy wprost z pomiaru czestotliwo$ci wystepowania ,listkéw”,

czyli zliczania ,listkow” . Zliczanie ,listkow” interferencyjnych nastrecza jak do-
tychczas duze trudnosci ze wzgledu na ich ogromng ilo$§¢. Dla bazy rzedu 5000 km pr?y
dtugosci fali 10 cm otrzymuje sie w przypadku interferometru réwnikowego _, listki”

interferencyjne o szerokos$ci 10™ rad lub 0, 1, a wiec w ilosci 2500 ,listkéw" na se-
kunde. Poza tym obecna doktadno$¢ wzorcéw atomowych rzedu 10"u jest dla tych
eksperymentéw niewystarczajgca, gdyz powoduje przesuniecja fazy o 2: . ciggu doby.
Usitowania amerykanskich uczonych idg w kierunku wiekszego uniezaleznienia sie
od skali czasowej, na co pozwala obserwacja szerokiego pasma czestotliwo$ci w za-
mian za wybrang jedng czestotliwo$¢é. Im wieksze pasmo czestotliwos$ci bedziemy
obserwowaé¢ tym wezszy bedzie zakres, w ktérym powstaje centralny superpozycyjny
Llistek” (w optyce nazywa sie je biatymi prazkami), tym doktadniejsze bedzie wyzna-
czenie czasu opo6znienia dwoéch sygnatéw odebranych
przez Mwie stacje bazy interferometru. Dla szerokosci
pasma 120 MHz otrzymano doktadno$¢ nanosekundy, co
odpowiada wyznaczeniu difugosci bazy z doktadnoscia
30 cm , co dla baz o dtugosci rzedu kilku tysiecy kilo-
metréow daje doktadno$¢ rzedu 10~7, nie osiggang do-
tychczas zadnymi innymi metodami. Samo wyznaczenie
dtugosci bazy D ta metoda nie dostarczy nam informacji

dotyczacych zmian kierunku bazy interferometru.

Gold (1967), bioragc pod uwage doktadnos$ci osigg-
niete w pomiarach interferometrycznych przewiduje, ze
dla interferometru réwnikowego obserwujgcego radio-
zrodto réwnikowe bedzie mozna wyznaczy¢ nieregular-
nos$ci obrotu Ziemi z doktadnosciag, odpowiadajaca
katowemu  przesunieciu  10‘7. Doktadno$¢ jednego
pomiaru takiego interferometru bedzie wynosi¢ 1 nsek.
lub mniej, gdy bedzie mozliwos$¢ oceny nie tylko catego,

ale i czes$ci ,listka” interferencyjnego. Moznos$é
obserwacji szeregu radiozrédet w ciggu jednej doby
pozwoli na doktadniejsze wyznaczenie krotszych

okreséw fluktuacji, takich jak 14 dni (doktadno$¢ 10'1J),
Rys* 5. Geometria interferometru 1 dzieri, p6t dnia (zdoktadnos$cig 10*).

Z umieszczonym sztucznym  r»- Wyznaczenie nieregularnoéci obrotu Ziemi z tak
diozrddtem na Ksietycu lub sa- duza doktadnos$cig pozwoli na lepszg interpretacje dy-
te*icie namiki globu ziemskiego, atmosfery, zjawisk meteorolo-

gicznych.

Rozwaza sie réwniez umieszczenie sztucznego radiozrédta na satelicie lub Ksie-
zycu (rys. 5).
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W tym przypadku mamy:

d- DcosO —0 sin 0 ——————- — (10)

a wzdér na réznice faz ma postac:

AO=—cos0 —sin0O 1~ COS r, (11)
X sin y

gdzie y moze by¢ wyznaczone ze znajomos$ci potozen stacji i radiozrédia.

Sztuczne radiozrédio umieszczone w skonczonej odlegtosci ma te przewage nad
naturalnym radiozrédtem, ze pozwala réwniez na wyznaczenie réwnolegtych przesunieé
bazy, czego nie mozna wyznaczy¢ z obserwacji naturalnych radiozrédet.

Interferometria radiowa diugich baz, dajgca perspektywe zwiekszenia doktadnosci
pomiaréw kierunkowych co najmniej o rzad jest jeszcze metodg nowga i wcigz szybko
rozwijajacag sie. W przysztosci, w potgczeniu z laserowymi pomiarami Ksiezyca, pozwoli
udoktadni¢ réwniez dynamike uktadu stonecznego.
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POSTEPY ASTRONOMII
Tom XVIII (1970) - Zeszyt 4

METODY EKSTRAPOLACJI RUCHOW BIEGUNA
J. BIENIEWSKI

Badania dotyczace wahan bieguna rozpoczeto w dziewieédziesigtych latach
ubiegtego stulecia. Od tego czasu do chwili obecnej kilka stacji systematycznie
wykonuje obserwacje zmian szerokosci geograficznych w ramach Miedzynarodowej
Stuzby Szerokosci (MSS). Oprécz tych stacji potozonych w przyblizeniu na réwnolezniku .
39?8 kilkadziesiat innych stacji przeprowadza réwniez takie badania (w tym dwie
stacje w Polsce: Jézefostaw i Borowiec).

Zdawa¢ by sie mogto, ze 70-letni okres badania tego problemu powinien by¢
wystarczajagcy, aby mozna bylo uja¢ go w $cisle’ matematyczne formy. Ruch bieguna
chwilowego wokoét pewnego $redniego bieguna ttlumaczy sie niepokrywanieni chwilowej
osi obrotu Ziemi z osig gtbwnego maksymalnego momentu bezwladnos$ci. W wyniku
tego niepokiycia o$ chwflowa powinna opisywaé w przestrzeni stozek kotowy wokoét
gtéwnej osi bezwitadnosci. Ten ruch bieguna, noszacy nazwe nutacji swobodnej
0 okresie 14 miesiecy, nie jest jednak jednym. Skutkiem zachodzacych zmian na
powierzchni Ziemi i w jej atmosferze istnieje jnny okresowy roczny ruch bieguna,
tzw. nutacja wymuszona. Nalozenie sie tych dwu okresowych zmian a takze i innych
stabo sie zarysowujgcych powoduje, ze krzywa ruchu bieguna jest do$¢ nieregularna.
Wspo6trzedne bieguna chwilowego obliczane sg na podstawie obserwacji przeprowadza-
nych na stacjach MSS. Tak wigec pewne zmiany lokalne tkwiace w zmianach szerokosci
geograficznej poszczegélnych stacji, a takze niedoskonato$¢ samych obserwacji
(btedy deklinacji gwiazd programu, zmiany programéw, btedne wartosci statych astrono-
nych itd.) beda znieksztatcaly cate zjawisko ruchéw bieguna.

Chcac pozna¢ doktadne przyczyny wahan bieguna oraz wyznaczy¢ wartosci
poszczegélnych okreséw, ich amplitud i katéw fazowych, bazujagc tylko na materiale
obserwacyjnym MSS, musimy zatozy¢ pewne kryteria w naszych badaniach. W pierw-
szym rzedzie od opracowywanego materialu obserwacyjnego wymagana jest jego
jednorodnos$¢. Wspdbtrzedne bieguna chwilowego, publikowane przez MSS w okresie
od 1900 r. do chwili obecnej, nie bazujajna jednorodnym materiale obserwacyjnym.
Dwukrotnie zmieniany byt program obserwacji bez zadnego nawigzania. Taka zmiana
programu ma szczeg6lny wpltyw na warto$¢ Sredniej szerokosci geograficznej i tym
samym na potozenie $redniego bieguna ($rednim biegunem lub $rednia szerokoS$ciag
geograficzng nazywamy taka wartosé, ktoéra jest uwolniona od wszystkich zmian
okresowych). Dlatego tez wielu autoréw analizuje tylko pewien wycinek dziatalnosci
MSS. Program obserwacyjny zmieniany byt w latach 1922,7 1935. Mniej grozna
od zmiany programu bez nawigzania jest przerwa w obserwacji jednej ze stacji.

Znane sa bowiem state ré6znice pomiedzy wynikami poszczeg6lnych stacji i jesli
przerwa jest niewielka, to po wprowadzeniu odpowiednich poprawek materiat mozna
ujednolici¢. Inna przyczyng znieksztatcenia wynikéw wspotrzednych bieguna sg

zmiany lokalne $rednich szeroko$ci poszczegoélnych stacji. Mozna wyznaczy¢ zmiany
Srednich szerokos$ci kazdej stacji, ale w pewnym wzglednym uktadzie. Stwierdzono
np. z poréwnania $rednich szerokosci 4 stacji: Mizusawy, Carloforte, Gaithersburga
1 Ukiach, obliczonych dla réznych epok, ze warto$¢ Sredniej szerokos$ci Mizusawy
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w réznych epokach znacznie sie rézni. Podczas gdy roéznice $rednich szerokosci
trzech innych stacji sa w przyblizeniu jednakowe (ewentualne niewielkie roéznice
mozna tlumaczy¢ zmiang, programéw), to $rednia szeroko$¢ Mizusawy zmniejsza sie
Srednio o 0', 006 na jeden rok.

Na wahanie bieguna, oprécz okresowych zmian rocznego i chendlerowskiego,
sktada sie jeszcze wiele innych okresowych zmian. Same wartosci okreséw réwniez
sie zmieniajg. Poszczeg6lne amplitudy i katy fazowe ulegajg ciagtym zmianom.
Zmiany te sa niewielkie, ale stwierdzone na podstawie uzyskanych wynikéw analiz
obserwacji. Aby mozna bylo uzyska¢ godne zaufania wyniki, analizowany materiat
powinien by¢ bardzo doktadny. Poniewaz ilos¢ stacji obserwacyjnych wigczonych
do MSS jest niewielka (w 1900 r. — 4, obecnie 5), wiec i dokladnos¢ obliczanych
wspotrzednych bieguna nie jest wysoka. Dokladnos¢ te mozna oszacowa¢ na ok.
0“ 01. Niewatpliwie i wyréwnane wyniki wspoétrzednych bieguna * i y beda w sobie
"Zawieraty pewne systematyczne bledy. Obserwowang warto$¢ szerokos$ci geograficz-
nej mozna przedstawi¢ w postaci sumy:

f =PO+A? +A6 + 2z, 1)

gdzie: AVs= x cos \+ Yy sin ” jest zmiang szerokosci zaleznag tylko od potozenia
bieguna chwilowego, A5 jest btedem przyjetej deklinacji gwiazdy albo grupy gwiazd.
Jesdli chodzi o z, to jest to tzw. wyraz Kimury. Warto$¢ 'Po jest r6zna dla kazdej stacji.
Podlega ona pewnym lokalnym zmianom i tylko dla niewielkich odstepéw czasu (rzedu
kilku lat) mozna przyja¢, ze pozostaje niezmienna. W procesie wyréwnania rocznego
okresu obserwacji przyjmuje sie takie wartosci poprawek grap (A6 + z) (program
miedzynarodowy sktada sie z 12 grap), aby ich suma byta réwna zeru. Wspoétrzedne
X i y oblicza sie na podstawie tylu réwnan, ile jest stacji. Obliczone tg droga x iy
beda wolne od btedéw (A6 + z). Wprowadzenie zatozenia, ze wyraz z jest jednakowy
dla wszystkich stacji MSS w tym samym momencie nie jest zgodne z rzeczywistoscig.
Ro6znice pomiedzy tym $rednim wyrazem i poszczegélnymi jego wartosciami na kazdej
stacji sga do$¢ duze i dochodzg niekiedy do 0,1. Nie zbadano jeszcze doktadnie,
jakie sg przyczyny powstawania tego dodatkowego wyrazu z. Mogag tu mieé¢ wpltyw
wszelkie zmiany lokalne temperatury, ci$nienia itd. Skoro jednak zmiany te sa nie-
jednakowe na kazdej stacji i posiadaja w tym samym momencie rézne wartosci (okres
ich zmian jest réwny 1 rok), to w pewnym stopniu odbije sie to na obliczanych war-
tosciach bieguna $redniego.

Tymi wymienionymi przyczynami nalezy ttumaczy¢ fakt, ze nie mozna jeszcze
zjawiska ruchéw bieguna ujg¢ w forme wzoru matematycznego. Préby takie przeprowa-
dzato juz kilku autoréw. Jak dotychczas nie otrzymano jednak zgodnych wartosci.
Co do samej istoty ruchéw bieguna zdania sg podzielone. Jedni dzielg zmiany bieguna
na okresowe (okresy roczny i Chendlera) i nieokresowe. Inni zakladaja, ze ruch
bieguna sklada sie z samych okresowych zmjan i wyznaczaja droga empiryczng
wartosci poszczeg6lnych okreséw, amplitud i ich zmian. Kim ura np. (Hattori
1958), analizujac material obserwacyjny MSS z lat 1900—1940, napisat réwnanie
ruchu bieguna zawierajace 10 wyrazéw okresowych.

Gtéwne badania, jakie przeprowadzane sa nad zjawiskiem ruchéw bieguna dotycza
okreséw rocznego i Chendlera. Podczas gdy wartosci (okres, amplituda i kat fazowy)
zmian rocznych sg tatwe do obliczenia, to duzo trudniejsze jest przeprowadzenie
badan wyrazu Chendlera. Ogdlny schemat obliczenia tych wyrazéw mozna przed-
stawi¢ nastepujgco. Wiadomym jest, ze warto$¢ okresu Chendlera réwna jest w przy-
blizeniu 1,2 roku. Tak wiec w ciggu 6 lat bedziemy mieli 6 okresowych zmian rocz-
nych i 5 Chendlera. Z takiego 6-letniego cyklu uktadamy roéwnania w odpowiedni
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spos6b eliminujac raz zmiany roczne i drugi raz zmiany Chendlera. Z réwnan tych

wyznaczamy warto$ci amplitud i katéw fazowych. Zasadniczym celem takiego wyréw-

nania jest obliczenie poprawek deklinacji gwiazd, natomiast dokitadne obliczenie war-
tosci okres6w i ich amplitud przeprowadza sie innymi metodami. Chodzi tu o analizy
przeprowadzane w oparciu o duzy material obserwacyjny.

Jednym z pierwszych, ktéry taka analize przeprowadzi}, byt Kimura. Celem
jego pracy bylo ujecie w matematyczng forme ruchéw bieguna. Wykorzystat on do
tego obserwacje wykonane w latach 1900—1940. Wykryt 10 okresowych wyrazéw,
ktére powigzal z oddziatywaniem Ksiezycowo-Stonecznym. Réznice pomiedzy wspot-
rzednymi obliczonymi za pomocg tych wzoro'w i wspo6trzednymi wzietymi z obserwacji
sg rzedu 0” 01, co nalezy uwaza¢ za bardzo dobrg zgodno$¢. Dotyczy to jednak tylko
okresu 1900—1940. Wzory Kimury zastosowal lkeda (Hattori 1956) do obliczenia
wspoétrzednych x i y na nastepne lata az do roku 1953. Obliczenia zostaly poréwnane
z wynikami obserwacji. Jeszcze do 1943 r. rbéznice te osiggaty wartosci do O* 05.
Po tym okresie réznice rosng, aby w latach 1950—1953 osiggng¢ az 0730. Ciekawe
okazaty sie okresowe zmiany tych réznic o okresie zblizonym do 1,2 roku. Po wprowa-
dzeniu odpowiednich poprawek réznice te zmniejszyty sie, ale pozostat nadal okre-
sowy ich charakter o okresie bliskim 1,2 roku. Rzuca to $wiatto na zmiany amplitudy
wyrazu Chendlera. Kimura przyjat zmiane amplitudy wyrazu Chendlera réwng okre-
sowi zmian diugosci wezta wstepujagcego Ksiezyca (ok. 18 lat) i jego wielokrotnosci.
Okazato sie jednak, ze tak przyjeta zmiana jest niewystarczajgca.

Na pewng uwage zastuguje analiza harmoniczna zmian potozenia bieguna w latach
1947—1953, Kktérag przeprowadzit Hattori (1956). Wartosci wspoétczynnikéw w réwna-
niu ruchu bieguna, ktére uzyskat réznig sie oczywiscie od réwnan Kimury. Jesli
chodzi o réznice pomiedzy wspo6trzednymi obliczonymi i wzietymi z obserwacji, to
osiggnety one wartosci do 0,05, co jest do przyjecia. Obejmuje to jednak tylko
okres opracowywany. Sam autor wypowiada sie, ze po roku 1953 jego wzoréw nie
mozna stosowac¢ ze wzgledu na pewne anomali¢ ruchu bieguna, jakie nastgpity w 1954 r.
Przyczyny tych anomalii Hattori tlumaczy tym, ze katy fazowe wyrazéw rocznego
i Chendlera roéznity sie o 180°, co mogto spowodowaé pewne zakiécenia w amplitudach
tych wyrazéw. Takie anomalie wg Hattori ego powinny mie¢ miejsce co 6 lat.
Podobng anomalie dostrzegli dwaj uczeni radzieccy Fiedorow i Jackiw (1964).
Badali oni wyniki uzyskane przez Jaszkowa 1964, ktéry wykryt w badanym przez
siebie interwale obserwacji z lat 1911,5—1936,5 rozdwojenie okresu Chendlera.
Jaszkow uzyskal trzy wyraznie wyodrebniajgce sie okresowe zmiany o okresach
1,00, 1,17 i 1,20 roku. Oté6z w latach 1924—1926 poczatkowa faza swobodnej nutacji
zmienita sie o 180°. Zakiécenie ruchu bieguna, jakie w tym okresie zaszto, autorzy
ttumaczg mozliwoscig rozdwojenia okresu Chendlera na 1,17 i 1,20. W innej swej
pracy Fiedorow (1955) wykryt réwniez pewne gwattowne zmiany kata fazowego,
ale juz w nieco mniejszym stopniu. Zachodzito to w latach 1928—1929, 1934—1935,
1938—1939 i 1943—1945. Tak wiec porédwnujac wyniki tych dwu autoréw, $redni inter-
watl gwattowniejszych zmian jest rzedu ok. 5 lat.

Analiza harmoniczna obserwowanych zmian bieguna chwilowego, jak sie okazuje,
nie daje takich wynikéw, dzieki ktérym mozna by oblicza¢ droga ekstrapolacji wspoét-
rzedne bieguna na diugi okres czasu. Obliczenia takie juz od diuzszego czasu prze-
prowadzano w B1H w Paryzu. Okres ekstrapolacji wynosi jednak zaledwie 0,5 roku.
Wyeliminowanie obserwacji zmian szerokosci kosztem obliczen wspétrzednych bieguna
chwilowego jest wiec w obecnej chwili niemozliwe. Uzyskane wyniki wartosci wyrazéw
rocznego i Chendlera drogg analizy harmonicznej sa niewystarczajgce. Niech za
przyktad rozbieznosci wynikéw uzyskanych przez réznych autoréw postuzag dane ze-
stawione w tab. 1.
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Tabela 1

Wartosci okreséw Chendlera

Opracowywany Autor wyniku
materiat Obliczone wartosci okresu i data jego
za okres Chendlera uzyskania

1890-191 5 1,13; 1<20; 1,27 Witting 1915
1890-1924 1,20 Pollak 1927
1890-1924 1,19 Stumpff 1927
1890-1922 (1 m08);(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
1890-1924 1,191 Danjon, Guinot 1954
1897-1957 1,1861L

1929-1953 1172 Panczenko 1960
1897-1922 1,190 A Kot
1930-1957 1,180 s;ﬁtzﬁ lgsfgogomw’
1891-1952 1,193.

1923-1935 1,108 Sekiguchi, Nemichi

aWarto$ci w nawiasach nie zostaty obliczone bezposrednio ze wspétrzednych bieguna,
ale po wyeliminowaniu wyrazu z okresem 1,19.

W pierwszej kolumnie tabeli przedstawiono interwat obserwacji MSS wziety do
opracowania. W drugiej kolumnie przedstawiono wyniki obliczonego okresu (lub w przy-
padku uzyskania kilku wartosci zblizonych do 1,2) Chendlera. Trzecia kolumna przed-
stawia aotora, ktéry dokonat wyznaczenia. Juz z zamieszczonych w tabeli wynikach
wartosci okreséw widaé rozbieznosci. Rozbiezno$ci podobne wystepujg réwniez
i w wynikach amplitud wyrazéw Chendlera i rocznym, nie moéwiac juz o szeregu innych
okresowych zmianach naktadajgcych sie na krzywa ruchu bieguna.

Niewatpliwie istota, charakter i przyczyny wahan bieguna sg zagadnieniami
bardzo skomplikowanymi. Aby moéc wyeliminowaé¢ obserwacje kosztem ekstrapolaciji
wspo6trzednych bieguna chwilowego, nalezy oprécz analiz wielokrotnie juz przepro-
wadzanych, zbada¢ zagadnienie z innej strony — teoretycznej. Juz sama analiza cyto-
wanego Jaszkowa (1964) odbiegajagca od przewaznie stosowanych analiz pokazuje,
ze wartosci okres6w znacznie sie zmieniaja i oprécz znanych wartosci 1 roku i 1,2 roku
moga wystepowac jeszcze i inne.

Giéwne przyczyny nieregularnego ruchu osi chwilowej Ziemi, oprécz wymienio-
nych na wstepie, to przemieszczenie sie mas wewnatrz Ziemi, ruchy przyptywowe
skorupy ziemskiej oraz wszelkie zmiany zachodzace w atmosferze a w tym i anomalie
refrakcyjne znieksztalcajagce obserwacje szerokosci geograficznej. Obecnie nauka
wzbogacita sie o nowe dane odnosnie do rozktadu mas wewnatrz Ziemi oraz atmosfery
ziemskiej dzieki obserwacjom sztucznych satelitow Ziemi. Wykryto wiele periodycz-
nych zmian zachodzacych w atmosferze (przyptywowe ruchy mas powietrza). Wprowa-
dzenie wiec nowych wartosci okreS$lajagcych ksztatt figury Ziemi do zagadnienia
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ruchéw bieguna moze sie okaza¢ bardzo cenne. Takze samo i niektére okresowe
zmiany zachodzace w atmosferze, jakie przed wystrzeleniem sztucznych satelitow
nie byly znane, mogg w pewnym sensie wyjasni¢ zjawisko zmian niepolamych w ruchu
bieguna. Ruchy przyptywowe mas powietrza majg kilka wartosci okresowych, jak:
dobowe, zmiany o okresie 28 dni — przyczyna ktérych tkwi w obrotowym ruchu Stonca
dokota swojej osi, zmiany poboczne i roczne spowodowane zmianami poér roku, a takze
i zmiany zwigzane z intensywnoscig plam na Stoncu.

Jesdli chodzi o analize materialu obserwacyjnego, to nalezatoby wiaczy¢é do niej
oprécz wynikéw stacji MSS i inne stacje szerokos$ciowe. Zaistniatby tu problem
wyeliminowania wyrazu z. Przy wiaczeniu do analizy kilkudziesigciu stacji mozna
by sie nawet pokusi¢ o zbadanie charakteru tego wyrazu. W obecnej chwili jeszcze
nie mozna tego przeprowadzi¢ ze wzgledu na Kkrotki okres masowych obserwaciji.
W bliskiej jednak przysztosci, majac do dyspozycji wieloletni okres obserwacji,
analiza taka powinna da¢ duzo wiecej niz to uzyskiwano dotychczas.

Jesli chodzi o dotychczasowe metody stosowane do ekstrapolacji pozycji bi¢guna,
to nalezy tu wymieni¢ metode stosowang przez N, Stoyko. Wspodtrzedne x iy bieguna
chwilowego uzyskiwat on wg wzoréw:

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

gdzie ( = 0,1 roku. Amplitudy a, b, ¢, d i poczatkowe fazy a, (3, y, 6 wyznaczane sg
w oparciu o wyniki ruchu bieguna (dane wspo6trzedne x i y z ostatniego 1,2 roku).

Inng nieco metode przedstawit Fiedorow (1955). Przez niewielki interwat
czasu rzedu 1—2 lata aproksymuje on krzywg zmian bieguna jako tuk spiraly Archime-
desa, tzn. przedstawia wsp6trzedne*,, i yc w formie:

*¢ = + (CO+ C,t) cos (c + 30°f),
yc - ~(C0+ C,t) sin (c + 30°t),

gdzie CO —amplituda wyrazu Chendlera i C, jej zmiana. Poczatkowg faze c oblicza sie
metodg najmniejszych kwadratdbw z rozwigzania 12 réwnan warunkowych:

(acc cos 30°t _yc sin 30°t) tgc = - yc cos 30°t - xc sin 30°£,

gdzie t = 0, 1, 2, 3,..., 11. Wartosci CO i Ct oblicza sie w podobny sposéb, ale
z innych réwnan:

Ca + Clt = s/x\ +yl = r(.

Wartosci * i yc odpowiadajg tylko wyrazowi Chendlera. Oblicza sie je wg
wzoru podanego przez Ortowa:

xc = x - 0,088 cos (36°t + 112°),
re- -y- °. °?25sin (36°t + 112°).

Obliczone ta droga wartosci CO, C, i ¢ na podstawie 1,2-rocznego interwatu obserwa-
cyjnego beda stuzyty do obliczenia wspétrzednych* iy na okres do 0,4 roku wprzéd.

Doktadno$¢ obliczenia wspdtrzednych w obu tych metodach jest rzedu 0" 05 przy
zatozeniu oczywiscie, ze ekstrapolowany interwat nie przekracza O£ roku.
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Sekiguchi i Nemichi (1964) opracowali metode ekstrapolacji zblizong nieco
do metody Stoyki polegajacg na analizie 6-letniego okresu obserwacji MSS. Uzyskane
wyniki wyrazéw rocznego i Chendlera oraz zmiany amplitudy wyrazu Chendlera pro-
ponuja zastosowa¢ do obliczenia wsp6trzednych i i y na okres nastepnych 6 lat.
Réznice, jakie uzyskali w wyniku obliczenia z warto$ciami znanymi z obserwacji,
sg rzedu 0" 1.
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POSTEPY ASTRONOMII
Tom XVIII (1970) Zeszyt 4

MECHANIZM MASERA DLA LINII OH
A ZYTKO W

W roku 1965 Weinreb, Meeks, Carter, Barrett i Rogers wysuneli
powszechnie obecnie przyjetg hipoteze, wedtug ktérej anomalie obserwowane w mikro-
falowym widmie molekuty OH (Postepy Astronomii 1970, 2) powstajg w wyniku dziata-
nia mechanizmu zasadami zblizonego do masera. W wiekszo$ci obserwowanych przy-
padkéw anomalne linie pochodza z przej$¢ pomiedzy czterema podpoziomami struk-
tury nadsubtelnej poziomu podstawowego molekuty OH Pny , / = 3/2); linie pochodzg-
ce z przej$¢ pomiedzy podpoziomami struktury nadsubtelnej wyzszych poziomoéw
rotacyjnych stanu elektronowego jtt 1 = 5/2 i / = 1/2) wykryto dopie-
ro stosunkowo niedawno (Zuckerman, Palmer, Penfield, Lilley 1968; Yen,
Zuckerman, Palmer, Penfield 1969).

W przypadku, gdy mamy do czynienia z réwnowaga teimodynamiczng, obsadze-
niem pozioméw energetycznych rzadzi prawo Boltzmanna; je$li rozwazymy poziomy
k i/, to:

JIt =frexp (- bE/KT), 0)
NI

gdzie gA oznaczajg wagi statystyczne pozioméw, AE > 0 oznacza rdznice energii
pozioméw kil, za$ N* i Al odpowiednie liczby molekut. Zatézmy teraz, ze Boltzman-
nowskie obsadzenie pozioméw zostanie zaktdcone w ten sposob, ze gérny poziom
energetyczny bedzie obsadzony bardziej licznie niz by to wynikato ze wzoru (1).
Woéweczas padajace kwanty promieniowania o czesto$ci odpowiadajgcej przejsciu
z poziomu k do | doprowadzajgc do zjawiska emisji wymuszonej moga by¢ lawinowo
wzmachiane —jest to, w duzym uproszczeniu zasada dziatania laboratoryjnego masera.
Poniewaz emisja wymuszona odbywa sie spOjnie co do fazy i w kierunku propagacji
kwantu wymuszajacego, zatem w wyniku otrzymujemy bardzo silnie wzmocniong
i w praktyce prawie monoenergetyczng. wiazke promieniowania. Hipoteza, wedtug
ktorej za dziwne linie OH odpowiedzialny jest maser dziatajacy w przestrzeni miedzy-
gwiazdowej, jest zatem niezwykle atrakcyjna, gdyz natychmiast wyjasnia szereg
obserwowanych wiasnosci zrodet zwigzanych z anomalng emisjg i absorpcjg oraz
szereg obserwowanych wiasnosci sktadnikéw linii (Postepy Astronomii, 1970, 2);
m.in. fatwo jest wtedy wytlumaczy¢ bardzo wysokie temperatury zrédet (temperatura
zrédta zdefiniowana jest jako temperatura ciata doskonale czarnego promieniujacego
w danej czestos$ci v z natezeniem rownym obserwowanemu), bardzo mate roz-
miary katowe Zrodet, szybkie zmiany natezenia, bardzo mate poszerzenie poszczeg6l-
nych sktadnikéw linii.

O ile panuje zgodno$¢ co do zasadniczego mechanizmu odpowiedzialnego za
anomalie w mikrofalowym widmie OH, o tyle proponowane zasady zaburzenia obsa-
dzenia poziom6w rdznig sie czesto znacznie —i tak Litvak, McWhorter, Meeks
i Zeiger (1966) przedstawiaja model oparty o pompowanie ultrafioletowe, Solomon

[383]
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(1968) proponuje model pompowania chemicznego, z kolei Szktowski (1966) i Lit*
vak (1969) pokazujg, ze odpowiednie obsadzenie pozioméw mozna uzyskaé¢ na koszt
promieniowania podczerwonego pochodzacego =z dalekich rozciggtych 7Zrédet, lub
z bliskich zré6det punktowych, lub tez z protogwiazd, zas Johnston (1967) zaktada,
jest ono wynikiem zderzen z natadowanymi czagstkami. Ponizej omoéwione sg dwa

konkretne modele pompowania molekut OH, ktére mimo wielu usterek mogg stanowié
dobrg ilustracje mozliwosci tego rodzaju teorii.

V*
7/a
3/2
Sl2 »
5/2
s/a
1/2 « =
M2
<f
— A Jd
1 = 712
w w
t— 1 Ny V*
K J
Et 1 2 V2
* flit:
- V2
2 5/2
1/2
4 5/2 i;
va emisja oh

Hys. 1. Diagram pozioméw energetycznych molekuty OH (skala nie jest zachowana), pokazujacy
poziomy rotacyjne najnizszego stanu wibracyjnego stanéw elektronowych 2P, 2TTi/,i 2.+ X

Dla kazdego stanu rotacyjnego zaznaczone sa poziomy dubletu A, rozszczepienie nadsubteine
pozioméw dubletu A zaznaczone jest tylko dla stanu podstawowego. Przej$cia pomiedzy pozioma-
mi debletu A odpowiadajace czesto$ciom 1612, 1665, 1667, 1720 MHz zaznaczone sg odpowied-
nio literami A, Bt C, L). Na rysunku zaznaczone sg przejécia ultrafioletowe, przez ktére odbywa
sieg pompowanie i odpowiednie przej$cia prowadzace z powrotem do stanu 2*rroraz ich wzgledne

sity oscylatoréw

W modelu Litvaka et al. (1966) pompowanie molekut odbywa sie na koszt ultra-
fioletowego promieniowania pochodzacego od gwiazd zwigzanych z obszarami HIl;
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rozpatrzenie proceséw selektywnej absorpcji promieniowania ultrafioletowego przez

obiok OH prowadzi do wniosku, ze molekuly znajdujagce sie w pewnych obszarach

takiego obtoku beda mialy zaburzone (w stosunku do Boltzmannowskiego) obsadze-

nie pozioméw, Litvak et al. rozpatrujg przejScia pomiedzy najnizszymi stanami

wibracyjnymi podstawowego stanu elektronowego ’'ny molekuty OH i pierwszego

elektronowego stanu wzbudzonego *2”~. Pompowanie olbywa sie przez szes$¢ przejsc

ultrafioletowych pomiedzy stanem pry a stanem 127 (rys. 1). Przy zatozeniu strumie-

nia promieniowania 10'14 erg/cm2 (co odpowiada gwiezdzie typu 05 potozonej w od-

legtosci 2 lat Swietlnych od obszaru OH) wzbudzenie do stanu 1 powinno zachodzi¢

w czasie 3 x 10' sek. Z kolei spontaniczne przej$cia z powrotem <o stanu st z emisja

kwantéw promieniowania ultrafioletowego zachodzi¢ bedg w czasie rzedu 10"6 sek.,

za$ powr6t do jednego z podpozioméw dubletn A stanu podstawowego molekuty po-

przez spontaniczne przejscia do coraz nizszych pozioméw rotacyjnych stanu elektro-

nowego 2tt z emisja kwantow w podczerwieni zajdzie w czasie rzedu 1 sek.
PrzejSciami prowadzacymi do in-

wersji obsadzenia pozioméw sg przej-

$cia P,, RIf R2k przejscia Qlt

S,, prowadzg do liczniejszego obsadze-

nia poziomu dolnego (antyinwersji)

(rys. 1). Przeprowadzone obliczenia

wykazuja, ze dla matych gtebokosci

optycznych pompowanie ultrafioletowe

prowadzi do antyinwersji (rys.,2). Po-

niewaz jednak z padajgcej wigzki pro-

mieniowania ultrafioletowego najszyb.

ciej w miare zagtebiania sie w obtok

OH usuniete zostajg kwanty odpowia-

dajgce przejsciom PIf. QIt a nastepnie

Qu ,, zatem od pewnego miejsca dominu-

jace sg przejscia Rtl i RIt ktére pro- pys > odwrécenie obsadzenia pozioméw duble-
wadza do inwersji. Zaleznie od gtebo- ty A stanu podstawowego molekuty OH w funkcji
kosci optycznej jedno lub kilka przejs¢  gtebokosci optycznej obtoku OH. Na rysunku in-
dominuje; byleby wiec tylko obtok OH  wersja wyrazona jest jako stosunek roznicy ob-
miat dostatecznie duza grubo$¢ optycz- sadzenia gérnegq i dolnego poziomu dubletu A
do liczby molekut OH

ng, by linie Pu Qi « Q2 =zostaly wy-
sycone, wéwczas w pewnym geometrycz-
nym obszarze obtoku moze nastapi¢ konieczne dla ,,niiedzygwiazdowego masera”
zaklécenie obsadzenia pozioméw dubletu A stanu podstawowego molekut w stosunku
do obsadzenia Boltzmannowskiego. Rysunek 2 przedstawia resultat obliczen odwréce-
nia obsadzenia pozioméw przeprowadzonych przy zatozeniu, ze w kazdym z pozioméw
dubletu obydwa podpoziomy struktury nadsubtelnej sg jednakowo obsadzone. Dodatko-
wo uczyniono tez zatozenie, ze efekty pochodzace od zderzeh z elektronami sg za-
niedbywalne; w obliczeniach zaniedbano takze kwanty promieniowania ultrafioleto-
wego reemitowane przez molekuty OH i problem mikrofalowego wysyceuia masera
przez przejscia z gornych do dolnych podpozioméw dubletu A. Uwzglednienie tych
efektébw moze w znacznym stopniu zawazy¢ na rezultatach, gdyz np. czesto$¢ zderzen
z elektronami moze by¢ poréwnywalna z czestoscig przejs¢ prowadzacych do inwersji
obsadzenia pozioméw.

Solomon (1968) rozwaza zaréwno problem zakidécenia obsadzenia poziomoéw,
jak i problem powstawania molekut OH i sugeruje, ze procesem odpowiedzialnym
za powstawanie molekut i inwersje jest wzglednie wydajna reakcja zachodzaca po-
miedzy tlenem i wodorem w temperaturze ok. 1000°1C do 2000°K:
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H(2S) +0(®P) - OH (D -»0H(22”.2) »OH (2m) +Av. %)

Tworzenie molekut w reakcji (2) zachodzi w tempie 3 x 10~15 exp (-3700/T) sek
Procesami prowadzacymi do rozbijania molekut sag fotodysocjaja i reakcja z wodo-
rem:

H +0H - H, +0. 3)

Zrodia emitujgce silne anomalne linie obserwowane sg w poblizu goragcych gwiazd
na granicy obszar6w HU. Solomon utrzymuje, ze w panujgcych tam warunkach
(przy zalozeniu temperatury 30000°K jako temperatury charakteryzujgcej pole promie-
niowania) catkowite tempo fotodysocjacji wynosi 1,8- 10"u sek."l Poniewaz obliczone
przez uiego dla tych samych warunkéw maksymalne tempo pompowania przez promie-
niowanie ultrafioletowe wynosi 0,55 « 10‘lt sek "I. (dla \= 3080 A), zatem dla uzyska-
nia odwro6cenia obsadzenia pozioméw potrzebny jest mechanizm pompujacy bardziej
wydajny. Z kolei tempo niszczenia molekut na drodze zderzen z wodorem (reakcja (3))
jest AL « 10" exp(-3700/T), co przewyzsza tempo pompowania ultrafioletowego
i fotodysocjacji, gdy NMjj exp(-3700/r) > 1,8. Zderzenia beda dominujace w. tempera-
turze 1000°K dla gestosci wodoru svjj > 70, w temperaturze 2000°K dla > 11
So lomon sugeruje zatem, ze w przypadku, gdy tempo reakcji chemicznych przewyzsza
tempo fotodysocjacji, woéwczas z reakcjami chemicznymi musi by¢ takze zwigzany
mechanizm pompujacy. Konkurencyjnym wiec mechanizmem dla mechanizmu pompowa-
nia przez promieniowanie ultrafioletowe moze by¢ selektywne tworzenie molekut OH
w gérnym poziomie dubletu A stanu podstawowego. Poniewaz molekuty powstajg
w reakcji (2) w stanie J2 + zatem inwersje obsadzenia pozioméw dubletu A stanu
podstawowego mozna by otrzymaé, jesli molekuty bylyby tworzone na takich pozio-
mach wibracyjnych i rotacyjnych stanu elektronowego 22+, z ktérych spontaniczne
przejscia prowadza do gérnego poziomu dubletu A stanu podstawowego. W ten sposéb
mozna otrzymac¢ szybkie tempo pompowania nie zadajac, by wszystkie silne zrédia
emisji OH byly potozone w poblizu goracych gwiazd 05 (co jest konieczne dla mecha-
nizmu pompowania ultrafioletowego). Jak zauwazyli Litvak, Zuckerman i Dickin-
son (1969), Solomon uzyt blednej wartosci na tempo produkcji molekut w reakcji
(2) i przy doktadniej przeprowadzonych rachunkach nie mozna otrzymaé¢ inwersji
obsadzenia dubletu A stanu podstawowego; inwersje i odpowiednie dla zaobserwowa-
nia emisji wzmocnienie otrzymuje sie natomiast dla stanu 2n'yJ. / = 1/2 (cho¢ w tym
przypadku obtok OH musiatby mie¢ nierozsadnie duzg mase).

Uzywajagc modeli tak prostych, jak opisane powyzej, nie mozna wiec, niestety,
otrzymaé¢ dobrego wytlumaczenia obserwowanych zjawisk. Nalezy sie spodziewad,
ze do petnego ich zrozumienia zblizy¢ nas moze dopiero réwnoczesne uwzglednienie
wspomnianych, a takze wielu innych dodatkowych, mechanizméw. Aktualnie publiko-
wane prace przedstawiaja coraz bardziej wyrafinowane modele miedzygwiazdowego
masera dla linii OH, bioragc pod uwage coraz wiecej czynnikéw wptywajacych na
obsadzenie pozioméw molekut; nie stanowig one jednak jeszcze kompletnej i spéjnej
teorii.
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DYSKUSJE

POSTEPY ASTRONOMII
Tom XVIII (1970) - Zeszyt i

UWAGI WSTEPNE DO DYSKUSIJI
NAD PRZESZt OSCIA ASTRONOMII W POLSCE
| PERSPEKTYWAMI DALSZEGO JEJ ROZWOJU

B. PACZYNSKI, 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 all the workers; but
let us avoid regimentation among
the promissing young scientists. . ..”
P. Swings, 1967

Celem przedstawionego ponizej opracowania nie jest bynajmniej dokonanie pet-
nego, krytycznego przegladu osiggnie¢ (i niepowodzen) astronomii w Polsce w okresie
minionych 25 lat, ani tez podanie prognoz na nastepne ¢wieréwiecze. Przypomnijmy,
ze opracowania tego typu byly niedawno publikowane w ,Postepach Astronomii”
(X11/3, XV/3, XV/4). Pierwotnym celem niniejszych ,,Uwag” bylo — zgodnie z inten-
cjami Prezydium Komitetu Astronomii. PAN —zainicjowanie nowej dyskusji w tonie
Komitetu nad aktualnymi i waznymi problemami rozwojowymi astronomii w Polsce.
Dla porzadku odnotowaé¢ wszakze wypada, ze — mimo iz dyskusja taka byta prze-
widziana przez porzadek dzienny dwu kolejnych posiedzen Komitetu (2 Il i 27 IV
1970) — dotychczas sie nie odbyta. Tym niemniej, mimo braku zainteresowania tg
sprawg ze strony Komitetu Astronomii PAN, uwazamy za celowe opublikowanie na-
szych ,Uwag” w nadziei, ze mogg one by¢ interesujgce dla polskiego S$rodowiska
astronomicznego i zapoczatkowaé¢ — by¢ moze — szerszg dyskusje na tamach ,,Po-
stepéw Astronomii” .

[389]



390 Dyskusje

Astronomia, w odréznieniu od wiekszos$ci nauk matematyczuo-przyroduiczych,
nie ma bezposredniego wpltywu na rozwdéj ekonomiczny kraju. Uprawianie astronomii
jest z jednej strony przejawem aktywnosci intelektualnej spoteczenstwa, z drugiej
za$ jest ona niezbedna dla prawidiowego rozwoju nauk przyrodniczych i ksztattowa-
nia naukowego pogladu na $wiat. Historia uczy, ze fakty te byly uznawane od tysigc-
leci przez wszystkie cywilizowane spoteczenstwa.

Dynamiczny rozwd¢j uauk astronomicznych ua $Swiecie $wiadczy, ze szczegblnie
dzi$ istnieje zapotrzebowanie na ich uprawianie. Jesteémy bowiem $wiadkami rewolucji,
ktoérej rozmiary i konsekwencje zdaja sie nie mie¢ precedensu w historii naszej cywi-
lizacji. W dziedzinie badan astronomicznych jej zasadniczymi elemeutami sa: 1) coraz
szybsze rozszerzanie tematyki badawczej, oraz coraz petlniejsza integracja z fizyka;
2) wprowadzanie nowych metod i technik badawczych oraz 3) dramatyczny wzrost
kosztow. Aby uzmystowié sobie doniosty charakter wszystkich tych przemian wy-
starczy dokona¢ skrétowego poréwnania stanu astronomii sprzed lat kilkunastu z jej
stanem obecnym. Astronomia potowy lat pieédziesigtych — to fotometria UBV, réz-
nicowa krzywa wzrostu, badania rozmieszczenia wodoru w Galaktyce, pierwsze pry-
mitywne modele ewolucyjne gwiazd, a takze tylko trzy teleskopy optyczne o $red-
nicy powyzej 2 metréw, 25-metrowy radioteleskop w Dwingeloo, fotometr typu Kroua,
czy wreszcie biurkowy arytmometr. . Rok 1970 — to pomiary promieniowania w prze-
dziale widmowym 10'” — 10** cm, modele atmosfer ,,non-LTE”, pulsary, Zrédia
promieniowania rentgenowskiego, molekuty w materii miedzygwiazdowej, by nie
wspomnie¢ laboratoryjnych badan materii ksiezycowej, a takze spektrografy conde
z kamerami o $rednicy 2 metréw, przetworniki obrazéw, miedzykontynentalne interfero-
metry radiowe, maszyuy cyfrowe o szybkosciach ponad 10‘ op./sek., czy wreszcie
metrowe teleskopy na balonach i satelitach.

Wspobtczesna astronomia jest powigzana ze wszystkimi niemal dziatami fizyki.
Wynika to przede wszystkim z odkrywania wciaz nowych obiektéw i zjawisk, jakosciowo
réznych od tych, ktérymi zajmowano sie dotad (kwazary, efekty maserowe itdj. O ile
do niedawna w astrofizyce wystarczata znajomos$¢ niektérych dziatéow fizyki atomowej
i jadrowej, czy teorii wzglednosci, to obecnie — obok koniecznos$ci pogtebienia
zwigzkéw z tymi dziatami — astrofizycy musieli zainteresowaé sie takze fizyka, ciata
statego i wuadcieczy, czastkami elementarnymi i ich oddziatywaniami w zakresie
wysokich i niskich energii, gazodynamika i chemia. Réwnoczes$nie wielu wybitnych
fizykéw zajeto sie w ciagu ostatnich lat —i to bardzo aktywnie — problematyksa astro-
fizyczna (Salpeter, Zeldowicz, Christy, Ginzburg i in.). Eksplozje badan
astronomicznych mozna tez zilustrowaé bezprecedensowym wzrostem Kkadry; np.
w ciggu ostatnich kilku lat wzrost liczebny Amerykariskiego Towarzystwa Naukowego
wynosit 16% rocznie, tj. byt 3—4-krotnie szybszy niz dla innych towarzystw, za$
liczba cztonkéw Miedzynarodowej linii Astronomicznej ulegta w okresie 1957—1967
podwojeniu.

W astronomii dokonuje sie tez dramatyczne rozszerzenie metod i technik badaw-
czych. Po radioastronomii w sktad astronomii weszty takze badania promieniowania
w dalekiej podczerwieni, dalekim ultrafiolecie, promieniowania rentgenowskiego i gam-
ma. Wraz z automatyzacja pomiaréw i potrzeba, automatyzacji ich analizy doprowadzito
to do sytuacji, w ktoérej tzw. ,,aparatura pomocnicza” stata sie nie tylko bardziej
ztozona i kosztowna, lecz takze czestokro¢ wazniejsza od kolektora promieniowania.
W coraz wiekszym stopniu to witasnie aparatura ,,pomocnicza” decyduje o efektyw-
nosci pracy. W tej sytuacji na miejscu uniwersalnego ,astronoma-obserwatora”,
zajmujacego sie takze konstrukcja aparatury, pojawiajg sie coraz czesciej ,inzynier
—-instrumentalista” i ,,astronom-uzytkownik”, zajmujacy sie przede wszystkim bada-
nymi obiektami. Wprowadzenie szybkich maszyn liczagcych zmienitlo takze charakter
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pracy, a nawet pojecie ,astrofizyka-teoretyka”. Wiekszo$¢ wartosciowych prac
teoretycznych uzyskiwana jest obecnie droga eksperymentéw liczbowych. Praca
teoretyka za$ w coraz wiekszym stopniu polega na utozeniu programu dla maszyny
i analizie otrzymywanych wynikéw. Podobnie praca obserwatora bedzie w coraz wiek-
szym stopniu polega¢ na uktadaniu programu dla maszyny sterujgcej aparaturg od-
biorcza i na analizie wynikéw. Naszym zdaniem juz teraz tradycyjny podziat na
teoretyk6w i obserwatoréw zaczyna w zwigzku z tym ulega¢ zatarciu.

Badania astronomiczne staty sie bardzo kosztowne. Zwigzek Radziecki i Stany
Zjednoczone wydajg na astronomie sumy rzedu 10“rubli (lub dolaréw) rocznie. Wy-
starczy jeden przykiad, by uzmystowi¢ sobie wielko$¢ skoku, jaki dokonat sie w tym
aspekcie w ciggu minionego dziesieciolecia. W roku 1969 podjeto przebudowe radio-
teleskopu w Arecibo, polegajacg gtéwnie na zmianie powierzchni odbijajacej; koszt
tej przebudowy wyniesie ponad 3 miliony dolaréw, tj. wiecej niz catkowity koszt
budowy 3-metrowego reflektora Obserwatorium Licka, lub 76-metrowego radiotele-
skopu w Jodrell Bank — dwu najwiekszych w skali $wiatowej inwestycji astronomicz-
nych lat pieédziesiatych! Opisane wyzej przemiany sprawiajg, ze uprawianie badan
astronomicznych szerokim frontem na bazie potencjatu instrumentalnego i kadrowego
jednego kraju staje sie coraz trudniejsze nawet dla supermocarstw; w krajach mniej-
szych jest to juz zupeinie niemozliwe.

W tej sytuacji koniecznos$cig staje sie coraz S$cislejsza, wszechstronna i rézno-
rodna w formach wspotpraca miedzynarodowa. Za taka witasnie perspektywa dalszego
rozwoju astronomii w skali Swiatowej przemawia — dla przyktadu — wzrost wspétpracy
miedzynarodowej w dziedzinie fizyki, ktéra przed podobnym dylematem staneta znacz-
nie wczes$niej. Dzisiaj mamy juz szereg miedzynarodowych agencji i instytutéow, takich
jak np. International Centre of Theoretical Physics w Trie$Scie, czy Zjednoczony
Instytut Badan Jadrowych w Dubnej. Zresztg, i astronomia uczynita juz pierwsze
kroki w tym kierunku; powstaty trzy miedzynarodowe obserwatoria w Chile (obserwa-
torium radziecko-chilijskie, Ibter—-American Observatory oraz European Southern
Observatory), by nie wspomnie¢ o badaniach astronomicznych projektowanych lub
juz realizowanych w ramach migedzynarodowych agencji space-research’u .

Dokonajmy teraz rzutu oka na rozwd¢j astronomii w Polsce w okresie minionego
25-lecia. Zwracamy raz jeszcze uwage, ze ograniczymy sie tylko do wypowiedzenia
kilku uwag na te tematy, ktére — zdaniem naszym — byly dotagd poruszane stosunkowo
rzadko.

Zacznijmy od trywialnego stwierdzenia, ze podstawy do dalszego rozwoju badan
astronomicznych w Polsce oraz wiele pogladéw na ten temat zostato uksztattowanych
w zasadzie juz w pierwszym 10-leciu Polski Ludowej. Nielicznej woéwczas kadrze
astronoméw* udato sie rozwina¢ dziatalnos¢ w trzech podstawowych kierunkach:
1) stworzenia warunkéw materialnych i organizacji zycia naukowego w kraju, 2) ksztat-
cenia kadry oraz 3) wspoéipracy z zagranicg. Odbudowa bazy materialnej zmierzata
do zaopatrzenia wszystkich os$rodkéw w minimum wyposazenia instrumentalnego

potrzebnego do celéw dydaktycznych i skromnych prac badawczych. Swiadomo$é
dystansu, jaki dzielit wéwczas od astronomii Swiatowej doprowadzita tez do sformuto-
wania — na poczatku lat pieédziesigtych — programu budowy COA wyposazonego

w 2-metrowy teleskop optyczny.

*Dla przyktadu: w pierwszym powojennym Zjazdzie PTA (Wroctaw 1948) uczestniczyto
ok. 20 astronomoéw.

4 — Postepy Astronomii, z. 4
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Powaznym krokiem w kierunku unifikacji zycia astronomicznego w Polsce byto
reaktywowanie i powigkszanie roli PTA. Obok zjazdéw referatowych PTA organizo-
wato w tym czasie takze duze sympozja (w latach 1953 i 1955). Waznym przejawem
zacie$nienia stosunkéw miedzy os$rodkami byly w owym czasie staze miodych astro-
noméw w innych osrodkach. W aspekcie ksztatcenia kadry — procesu, ktéry zapoczatko-
wany wowczas trwa do dnia dzisiejszego — wypada odnotowa¢ jeden znamienny fakt.
Oto wiekszos¢ podrecznikéw i skryptébw z zakresu astrpnomii (a zwilaszcza astro-
fizyki) zostata napisana w latach czterdziestych i pie¢dziesigtych. Wteszcie wypada
zwro6ci¢ nwage na niedoceniong juz chyba obecnie role, jaka juz w tym pierwszym
okresie powojennym odegrata wspoétpraca z zagranica. W formie zorganizowanej wspot-
praca taka rozwineta sie przede wszystkim w dziedzinach nieastrofizycmych. Przy-
pomnijmy, dla przykfadu, geneze powstania stacji szerokosciowej w Borowcu. Liczne
byty takze, gldwnie w latach czterdziestych, kontakty z silnymi os$rodkami astro-
fizycznymi oraz udzial astronoméw polskich w kongresach i konferencjach*. Tak
ozywiona wspotpraca z zagranicg umozliwita z jednej strony nadrobienie opéznien
w stosunku do astronomii $wiatowej, zwlaszcza w dziedzinie dydaktyki, z drugiej
za$ strony to dzigki niej witasnie (m.in. w oparciu o materialy obserwacyjne zebrane
zagranicag) powstaly najwartosSciowsze polskie prace astronomiczne tego okresu.

W okresie 1950—1955 kontakty z zagranica ulegly znacznemu ostabieniu, ale
w miedzyczasie pojawily sie zalgzki ,,szkét" o profilu teoretycmym, zwtaszcza w dzie-
dzinie astrofizyki teoretycznej i astronomii gwiazdowej. W aspekcie obserwacyjnym
wypada za$ odnotowa¢ w tym okresie ,narodziny” krajowej heliofizyki i radioastronomii.

Okoto roku 1955 astronomia polska weszta wyraznie w nowy okres swego roz-
woju, trwajacy w zasadzie az do dzi$s. Charakterystycznymi cechami tego okresu
miaty by¢: 1) coraz wiekszy udziat astronoméw ,mitodego pokolenia” w pracach
badawczych i dydaktycznych, 2) znaczne zréznicowanie profilow poszczeg6lnych
osrodkéw krajowych i stabe kontakty wmjemue oraz 3) ozywiona wspoétpraca z sil-
nymi os$rodkami zagranicznymi.

Znaczenie wspoélpracy z zagranicag w tym okresie okreslili chyba najlepiej autorzy
jednej z ,prognoz” opracowanych trzy lata temu, piszac: ,, ... jezeli astrofizyka
polska nie zamkneta sie w malym zascianku to przede wszystkim dzigki ozywionym
kontaktom z silnymi osrodkami zagranicznymi” (S. Crz ed zi el sk i, J. Kubikow-
sk i, A. Stawikowski, Postepy Astr.,, 1967, 15, 141). Odktadajac na chwile wazne
problemy natnry organizacyjnej, politycznej itp., zwréémy w tym aspekcie uwage,
ze staze w duzych osrodkach zagranicznych byly jednak dotad traktowane dos$¢
powszechnie jako co$ ,,domznego” , np. jako tymczasowy sposéb uzyskania materiatéw
obserwacyjnych lub numerycmych do prary doktorskiej, zebrania doswiadczen po-
trzebnych do ewentualnego zbudowania ,wtasnego” przyrzadu itp. Za podstawowy
mankament dotychczasowego ,systemu” wspélipracy z zagranica uwaza sie przypad-
kowy charakter wyjazdéw zwtaszcza tych, ktére odbywaty sie na zaproszenie i koszt
osrodka obcego. Ale obok tej ,przypadkowosci’' nalezy odnotowaé takze i pewne
~regularnosci", na przyktad serie wyjazdéw do obserwatoriow Lowella, Licka i Haute
Provence, ktére umozliwity konsekwentng realizacje kilku, bynajmniej nie przyczyn-
kowych programéw obserwacyjnych. | jakkolwiek $cista ocena jest tu niemozliwa,
to mozna zaryzykowaé twierdzenie, ze wyjazdy zagraniczne w latach szes$c¢dziesigtych
dawaly efektywnie poréwnywalne ilosci czasu obserwacyjnego co hipotetyczny tele-

*Dl» przyktadu: w latach 1947—1949 miato miejsce co najmniej 7 rfrednio- i dtugotermi-
nowych statéw w Holandii, Szwecji i USA. Przy uwzglednieniu 6wczesnej i obecnej liczeb-
noséci astronoméw w Polsce, odpowiednikiem powyiszych danych w 1970 r. byloby ok. 10 stazéw
zagranicznych rocznie.



Dyskusje 393

skop 2-metrowy Zeissa zlokalizowany w polskim klimacie. Wyjazdy teoretyczne,
jakkolwiek tnuiej liczne, umozliwity ostatnio dostep do najszybszych maszyn cyfrowych.

Nie sposéb oczywiscie nie wymieni¢ pewnych minuséw. Jednym z nich byt brak
koordynacji w tej dziedzinie miedzy poszczegdlnymi osrodkami krajowymi zawezajacy
uzyteczno$¢ indywidualnych wyjazdéw tylko do potrzeb o$rodka macierzystego. Drugim
niepokojacym mankamentem byto wykorzystanie w niewielkim tylko stopniu tych mozli-
wosci, jakie powinna dawac¢ $cista, zorganizowana wspéipraca z krajami socjali-
stycznymi.

PrzejdZzmy wreszcie do probleméw, ktérych rozwigzanie wewnatrz grona astrono-
micznego byto niemozliwe, tj. do spraw zwigzanych z nadaniem wspéipracy z zagra-
nicg formy zorganizowanej w mozliwie szerokim aspekcie. W tym kontekscie przy-
pomnijmy propozycje wspdélnego obserwatorium krajéw socjalistycznych oraz sugestie

odnos$nie do systemu stypendiéw astronomicznych umozliwiajagcych planowane wyjazdy
zagraniczne, by zwr6ci¢ uwaga na paradoksalny fakt, ze obydwie te koncepcje byly
wysuwane spoza kregu astronoméw polskich, ktérych zainteresowanie takimi mozli-
wosciami nie uzewnetrzniato sie dostatecznie silnie.

Druga wazng grupe probleméw stanowity sprawy wspoétpracy miedzy os$rodkami.
W tej dziedzinie kluczowe bylo chyba coraz powszechniejsze przekonanie o po-
trzebie stworzenia dobrej ,szkoty astronomicznej” (por. cytowany wyzej artykut
Crzedzielskiego-ICubik ows kiego-Stawiko wski ego). Zadatki na taka
szkote pojawity sie juz przynajmniej w dwu lub trzech os$rodkach w postaci zespotéw
astronoméw o dobrym wyksztatceniu ogoélnym i dos$¢ bliskich zainteresowaniach
tematycznych. W wyniku dyskusji w tonie Komitetu Astronomii przed 3 laty stworzono
tez instytucje tzw. ,,Szk6t letnich” . Mozna mie¢ nadzieje, ze ,,Szkoly” takie wraz
z popierang przez PTA akcjag wymiany referatébw na seminariach, zmierza¢ beda nie
tylko do podnoszenia poziomu naukowego astronoméw, ale takze do blizszej wspét-
pracy miedzy osrodkami. Jak dotad jednak wspétpraca taka w praktyce nie istniata,
a kontakty miedzy poszczeg6lnymi osrodkami ograniczaty sie w zasadzie do sto-
sunkéw urzedowych lub towarzyskich. Zrédet takiego stanu rzeczy mozna upatrywaé
W szeregu niesprzyjajacych warunkéw obiektywnych i subiektywnych. Do pierwszych
zaliczy¢ trzeba trudnosci natury lokalowo-mieszkaniowej uniemozliwiajagce w praktyce
Srednio- i dlugoterminowe staze w innym osrodku. Do grupy drugiej za$ opory natury
psychicznej, zwigzane ze zbyt szybkim i zbyt silnym ,.wrastaniem” w specyficzne
warunki pracy i tematyke osrodka macierzystego.

Burzliwy rozw6j astronomii $wiatowej w ostatnich latach spowodowat juz istotng
zmiane w pogladach wielu astronoméw na sprawy zwigzane z potrzebami i kierunkami
dalszego rozwoju astronomii w Polsce, jednym stowem na wszystko to co mozna
by okresli¢ terminem ,astronomicznej filozofii zyciowej” . Odnosi sie to zwitaszcza
do przewartosciowania poje¢ w dziedzinie potrzeb orgtnizacyjnych i inwestycyjnych.
0 ile 20 lat temu 2-metrowy teleskop optyczny miat by¢ uniwersalnym panaceum na
wszystkie bolaczki, o ile jeszcze kilka lat temu niemal powszechne byto przeswiadcze-
nie o diugofalowej skutecznos$ci jednorazowej inwestycji astronomicznej, o ile wresz-
cie niedawno wydawato sie rozsgdne stawianie alternatywy w rodzaju: ,teleskop
albo maszyna cyfrowa”, lub tez ,teleskop w kraju albo wyjazdy zagranicnie”,
o tyle w tej chwili coraz powszechniejsze staje sie zrozumienie dla koniecznosci
poszukiwan rozwigzan kompleksowych, w ktérych dominujaca role musza odgrywaé
nasze mozliwosci intelektualne.

Gdy zastanawiamy sie nad projektem przysztego rozwoju astronomii w Polsce,
sprawg podstawowsa, jest uswiadomienie sobie jaki ma by¢ cel tego rozwoju, a na-
stepnie rozwazenie realistycznych sposobéw dgzenia do jego osiggniecia. Podstawowe
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wiezy, ktoére narzucimy naszym rozwazaniom majg charakter ekonomiczny — sugero-
wany program nie powinien w sposéb oczywisty przekracza¢ mozliwosci finansowych
naszego Kkraju. Znacznie mniejsza wage nadamy natomiast hipotezom astronomoéw
na temat tego, jakie formy organizacyjne sa akceptowalne dla czynnikéw decyduja-
cych o rozwoju nauki w Polsce.

Jakiz wiec jest cel rozwijania astronomii w naszym kraju? Nie bedziemy tu
dyskutowaé¢ oczywistej konieczno$ci prowadzenia dydaktyki ustugowej dla dziedzin
pokrewnych, czy popularyzowania osiggnie¢ astronomii wsréd szerokich rzesz naszego
spoteczenstwa. Zaktadamy tez, ze konieczne jest istnienie w kraju pewnej liczby
specjalistow w tej gwattownie rozwijajacej sie dziedzinie wiedzy, cho¢by dla dokony-
wania ewnetualnych ekspertyz, ktére mogg wymagaé¢ znajomosci tej wtasnie dziedzi-
ny. Jest truizmem stwierdzenie, ze aby méc uczyé, popularyzowaé¢, czy tez dokony-
waé ekspertyz, trzeba zarazem aktywnie pracowa¢ naukowo. Jako astronomowie nie
uwazamy jednak wyzej wymienionych form dziatalno$ci ustugowej za cel sam w sobie.
Dla nas wtasnie praca naukowa, niezbedna zresztg dla nalezytej jakosci ustug,
jest celem podstawowym i w naszym przekonaniu nalezy to jasno stwierdzi¢. Trzeba
tez zauwazyé, ze z czysto ekonomicznego punktu widzenia astronomia jest praktycz-
nie rzecz bioragc bezuzyteczna. Zakres tego co mozna by nazwaé astronomig stosowang,
jest tak ograniczony, ze nie moze stanowi¢ uzasadnienia dla rozwijania badan pod-
stawowych na skale pozwalajgcg Polsce zajagé w Swiecie miejsce odpowiadajgce jej
potencjatowi ludzkiemu i gospodarczemu. Nasze dalsze rozwazania oprzemy na uzasad-
nionym zalozeniu, ze kraj nasz powinien rozwija¢ astronomie w zakresie odpowiada-
jacym jego roli w Swiecie.

Rozwazmy teraz konsekwencje poczynionych zatozeh i poszukajmy odpowiedzi
na pytanie, jak powinna sie¢ rozwija¢ nauka majgca znaczenie przede wszystkim
intelektualne, $wiatopoglagdowe i nie majgca zupetnie specyfiki narodowosciowej,
gdy patrzymy na jej postepy w réznych krajach. Naszym zdaniem niezbedne jest
w takiej sytuacji jak najbaczniejsze $ledzenie aktywno$ci astronomicznej na Swie-
cie i unikanie zajmowania sie problematykg o charakterze marginesowym. Wazne
sa w naszych pracach osiggniecia bedace wkitadem naszego kraju w postep tej dyscy-
pliny w skali $wiatowej. Natomiast, w odroznieniu od nauk stosowanych, mniejszg
wage majg powtoérzenia cudzych osiggnie¢ na wiasnym podwoérku. Powtédrzenia takie
sg niezbedne, gdy chcemy sie wigczy¢ w nowy dla nas kierunek badan, ktéry juz buj-
nie rozwija sie w innych krajach. Lecz powinnismy dazy¢ przede wszystkim do pro-
wadzenia prac o charakterze pionierskim, odkrywczym, ktére mogtyby sie liczy¢
nie tylko w skali krajowej. Jest rzeczg oczywistg, ze jest to mozliwe tylko w opar-
ciu o szeroka i wszechstronng wspoétprace miedzynarodowg. Nie ma sie co tudzic,
ze w oparciu o wtasne tylko sity zdotamy sie z poziomem naszych prac utrzymac
na poziomie $wiatowym. Dotyczy to szczeg6lnie tych dziatéw astronomii, w ktérych
najistotniejszy jest dostep do nowocsesnych, skomplikowanych i nader kosztownych
urzadzen obserwacyjnych czy maszyn cyfrowych. A dziatéw, ktérych to nie dotyczy
jest coraz mniej.

Nikt dzi$ nie mysli, nawet w kategoriach zartu, o wystrzeleniu na orbite wokoét-
ziemska polskiego satelity, za pomocg polskiej rakiety, i prowadzenia dzigeki niemu
warto$ciowych prac astrofizycznych. Jest dla wszystkich oczywiste, ze badania
przestrzeni kosmicznej nalezy prowadzi¢ we wspéipracy ze Zwigzkiem Radzieckim,
by¢é moze tez z Francjg lub z USA. A tymczasem brak jest projektu budowy naziemnego
obserwatorium astronomicznego, optycznego czy radiowego we wspotpracy z innymi
krajami, cho¢ wszyscy wiedza, ze klimat w Polsce jest zty i ze przemyst nasz nie
bytby w stanie zaopatrzy¢ nas w odpowiednig aparature pomocniczg, bez ktérej dnzy
teleskop lub radioteleskop bytby prawie bezuzyteczny. Nic tez nie stycha¢ o projek-
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cie mied®narodowego instytutu teoretycznego zaopatrzonego w nowoczesng maszyne
cyfrowa. Patrzac z zewnatrz nie mozaa sie¢ zapewne oprze¢ wrazeniu, ze polscy
astronomowie pragng wszystko zrobi¢ sami, za$ kontakty z zagranicg uwazajg za cos
dorywczego, bez wiekszego znaczenia. Znajac $rodowisko astronomiczne od wewnatrz
wiemy, ze to nieprawda i uwazamy, ze nalezatloby opracowaé¢ program alternatywny
do dotychczasowych koncepcji o naszych, wytacznie polskich obserwatoriach. Zwtasz-
cza, ze koszt takich obserwatoriéow siega setek milionéw ztotych, a naszym zdaniem
nawet w przypadku pomys$inej realizacji nie zdotajg one zaspokoi¢ naszych potrzeb
w zakresie obserwacji i najprawdopodobniej beda przestarzate juz w chwili ich
uruchomienia.

Jest niewatpliwie konieczne posiadanie S$redniej wielkos$ci narzedzi obserwa-
cyjnych czy maszyn cyfrowych, przede wszystkim dla celéw dydaktycznych, dla
zapewnienia rozwoju miodej kadry naukowej, tak aby mitodzi ludzie mogli przy uzyciu
tych narzgdzi uzyskiwac stopnie magistra i doktora. Naiwnoscig jest jednak sadzi¢,
ze sta¢ nas bedzie na samodzielne prowadzenie naukowych, pionierskich prac obserwa-
cyjnych czy rachunkowych, prac mogacych mie¢ rzeczywiste znaczenie na $wiecie,
znaczenie proporcjonalne do wartosci kadry ludzkiej, ktérg juz dysponujemy i ktéra
w przyszto$ci powinna sie nadal rozwijac.

Jaki moze by¢ wkiad Polski do miedzynarodowej wspotpracy w dziedzinie astro-
nomii? Dotychczas w naszych kontaktach z zagranicznymi os$rodkami naukowymi
mieliSmy do zaoferowania niemal wytgcznie nasze moézgi. Wspdipraca polegata niemal
wylgcznie na wyjazdach astronoméw polskich, a w zupetnie znikomym stopniu na
przyjazdach uczonych z innych krajéw do nas. Czy mozemy mie¢ nadzieje, ze w przy-
sztosci ulegnie to zmianie? Z pewnos$cig 2-metrowy teleskop zlokalizowany w pol-
skim klimacie nie stanowitby atrakcji dla potencjalnych obserwatoréw z innych krajéw.
Teleskop tych samych rozmiaréw, umieszczony pod bardziej bezchmurnym niebem,
wyposazony W nowoczesng aparature, stanowitby niewatpliwie powazny wkiad do
miedzynarodowego obserwatorium astronomicznego. Gdyby speinity sie nadzieje
na otrzymanie maszyny cyfrowej IBM 7094 i tatwy dostep do niej z ktérego$ z krajo-
wych o$rodkéw astronomicznych, to mogtoby to by¢ powaznym atutem przy laprasza-
niu astronomoéw, zwitaszcza teoretykéw, z innych krajéw do Polski. Zwtaszcza, gdyby
maszyna taka mogta sta¢ sie zalgzkiem miedzynarodowego instytutu teoretycznego.
Mimo wszystko wydaje sie nam, te to na co mozemy najrealniej liczy¢ jako na nasz
wktad w miedzynarodowag wspoéiprace, to przede wszystkim mdzgi rozwijajacej sie,
kadry polskich astronoméw. Za$ to co pragnelibySmy mie¢ dla siebie z takiej wspot-
pracy, to nie tylko dostep do nowocze$nie wyposazonych o$rodkéw obserwacyjnych
czy obliczeniowych, lecz takze dostep do nowoczesnej mysli astronomicznej. | to
nie tylko na drodae naszych wyjazdéw z kraju, lecz takze dzieki przyjazdom czoto-
wych astrofizykéw $wiatowych do Polski.

Jak wykazuje dosSwiadczenie nie jest wielkim problemem znalezienie zagranicz-
nego os$rodka astronomicznego zaintersowanego polskimi mézgami i gotowego daé
do ich dyspozycji czas na teleskopach, satelitach, czy maszynach cyfrowych. Aby
jednak byto mozliwe zrealizowanie na drodze wspoétpracy miedzynarodowej wiekszych
i systematycznych programéw naukowych, konieczna jest stabilizacja tej wspotpracy.
Jednym ze sposob6w osiggniecia pozadanej stabilizacji moga by¢ oficjalne umowy,
zwtaszcza poparte polskim wkladem materialnym. Z drugiej strony uproszczenie
formalnos$ci zwigzanych z wyjazdami czy przyjazdami jest niezbedne dla realistyczr
nego planowania wspéipracy na kilka lat naprzéd, a to z kolei jest konieczne dla
podejmowania wiekszych probleméw naukowych i nieodzowne dla wszystkich dtugo-
terminowych i stabilnych kontaktéw. Dotyczy to przede wszystkim wspétpracy z osrod-
kami astronomicznymi na zachodzie, ktérej planowanie byto dotad praktycznie nie-
mozliwe.
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Jak juz wspomnielismy, kontakty miedzynarodowe to takze przyjazdy astronoméw
z innych krajéow do Polski. Jest to naszym zdaniem nieodzowne dla zapewnienia
naszym obserwatoriom i instytutom stalego dopiywn zywej mys$li naukowej, jakze
stymulujacej i zarazem dajgcej poczucie wiezi + nurtem badan astronomicznych
na Swiecie. Przyjazdy takie muszg oczywiscie by¢ atrakcyjne takze dla przybyszéw.
Atrakcja taka z pewnos$cig nie beda warunki obserwacyjne w naszym kraju. W pew-
nym stopniu moze nig by¢ dostep do maszyny cyfrowej o rozsgdnej mocy obliczenio-
wej. Dotyczy to zaréwno obserwatoréw pragnacych opracowaé zebrane uprzednio
materiaty, jak i dla teoretykéw, ktérzy mieliby che¢ realizowa¢ niezbyt obszerny
program rachunkowy. Wydaje sie jednak, ze tc, na co mozna by liczy¢ najbardziej,
to atmosfera sprzyjajaca pracy naukowej. Jest to rzecz wymagajgca niewielkich na-
ktadéw finansowych, niezmiernie trudna do osiggniecia, ale zarazem niezwykle
atrakcyjna dla ogromnej liczby astronoméw przecigzonych w instytucjach macierzy-
stych praca administracyjng i dydaktycznag.. Podstawami materialnymi i organizacyj-
nymi koniecznymi dla stworzenia takiej atmosfeTy sg miedzy innymi: dobrze zaopatrzo-
na biblioteka, dostep choéby do stosunkowo prostej aparatury pomiarowo-laboratoryj-
nej i chocby nieduzej maszyny cyfrowej (cho¢ niewatpliwie duza bytaby lepsza),
dobre warunki lokalowe i wreszcie sprawna administracja.

PoswieciliSmy do$¢ duzo czasu na agitacje za koniecznoscig szerokiej wspoét-
pracy miedzynarodowej. Zajmijmy sie teraz sprawa rozmieszczenia astronomii na
terenie kraju. Tak jak w wielu innych dziedzinach nauki tak i w naszej obserwuje-
my fenomen polegajacy na tym, ze trudniej jest o kontakt pomiedzy dwoma o$rodka-
mi krajowymi, niz o kontakt z placéwka zagraniczng. Wymiana ludzi, a zwtaszcza
Srednio- i dlugoterminowe wyjazdy stazowe lub na wyklady praktycznie nie istniejag
na gruncie krajowym. R6zne mozna by podawaé przyczyny tego stanu rzeczy. Najwaz-
niejszymi sa zapewne trudnosci z uzyskaniem mieszkania i zameldowania w innym
miescie i brak, a przynajmniej nieznajomos$¢, podstaw prawno-organizacyjnych.
Trudno jest wyjecha¢ a Warszawy ua rok powiedzmy do Pasadeny. Lecz roczny wy-
jazd do Torunia lub Krakowa jest po prostu niemozliwy. Jakze niezdrowa jest sytuacja
cztowieka rozpoczynajgcego studia i przechodzacego na emeryture w tym samym
osrodku. Sprzyja to zasklepianiu sie w sprawach wiasnego, niewielkiego podwoérka,
zatraceniu perspektywicznego spojrzenia na witasng prace i ua macierzystg instytucje.

By¢ moze ten wiasnie izolacjonizm jest jedng z gtéwnych przyczyn pewnej po-
pularnosci pogladu, ze w Polsce powinien istnie¢ jeden tylko silny osrodek astrono-
miczny, powiedzmy COA. Naszym zdaniem taki monopol na dobra, astronomie byitby
niezwykle szkodliwy dla rozwoju tej nauki w Polsce, zwlaszcza w sytuacji, gdy
wyjazdy do os$rodkéw zagranicznych nie sg jednak sprawg trywialng. Uwazamy, ze
w kraju liczgpyin ponad 30 milionéw obywateli powinny istnie¢ co najmniej dwa
réwnorzedne osrodki. Na szczeécie zycie samo doprowadzito do tego, ze zaden in-
stytut nie ma u nas monopolu i nic nie wskazuje, aby ta grozna sytuacja miata za-
istnie¢.

Jezeli przyja¢, ze umysty polskich astrt noméw majg by¢ naszym atutem w uprawia-
niu tej nauki, to nalezy potozy¢ jak najwigekszy nacisk na rozwdj ratodej\adry nauko-
wej. Zgodnie z duchem tych uwag pragniemy uwypukli¢ konieczno$¢ jak najszerszej
wymiany ludzi pomiedzy os$rodkami zaréwno krajowymi, jale i zagranicznymi, w celu
polepszenia warunkéw ksztatcenia astronoméw. Stoimy na stanowisku, ze nalezy
dazy¢ do tego, aby miody cztowiek przed osiagnieciem stabilizacji zawodowej spedzat
co najmniej po roku w dwu réznych osrodkach krajowych i przynajmniej jednym
zagranicznym. Nalezaloby to uzna¢ za jeden 2z podstawowych elementéw szeroko
pojetych studiéw. W celu utatwienia stazy na gruncie krajowym nalezatoby dazy¢
do zapewnienia bazy lokalowej dla takiego programu. Obok juz dzi$ istniejagcych
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w wielu obserwatoriach tzw. pokoi goscinnych, instytucje astronomiczne powinny
dysponowaé¢ pewng iloscig mieszkan i pracowni dla stazystéw. Mozna by zaryzykowac
stwierdzenie, ze mieszkania sa dla kontaktéw wewnatrzkrajowych tym, czym sa
umowy, paszporty i wizy dla wspoétpracy miedzynarodowej.

Swiadomie wyeksponowaliémy, czy moze nawet przeeksponowali$my w naszym
opracowaniu te problemy, ktére naszym zdaniem byly w dotychczasowych progra-
mach rozwoju astronomii w Polsce niedocenione lub nawet pomijane. Praktycznie
rzecz bioragc dotychczasowa zorganizowana dziatalno$¢ astronoméw zawezata sie do
staran o uzyskanie funduszéw na realizacje takiego czy innego programu inwestycyj-
nego. Obecnie nadszedt czas na zwrécenie wiekszej nii dotagd uwagi na sprawy na-
tury organizacyjnej.

Pragniemy odnotowaé, ze nie bez wplywu na przedstawione powyzej sformutowa-
nia byly dyskusje z naszymi kolegami, a zwtaszcza z Dr W. Dziembowskim
i Dr K. Stepniem. Pierwszy z nich jest faktycznym wspo6tautorem pierwszej czes$ci
tego opracowania.

Warszawa, luty 1970 r.



POSTEPY ASTRONOMII
Tom XVIII (1970) — Zeszyt 4

UWAGI 0 DOTYCHCZASOWYM | NOWO WPROWADZANYM
PROGRAMIE NAUCZANIA ASTRONOMII W TECHNIKUM GEODEZYJIJNYM

J. TYRA

W 1 i 4 zeszycie ,Postepéw Astronomii” z 1969 r., Prof, dr Wiodzimierz Zona,
Prof, dr Eugeniusz Rybka i Doc. dr Konrad Rudnicki przedstawili swoje zdanie
na temat starego i nowego programu nauczania astronomii w liceum ogélnoksztatcagcym.
Poniewaz od kilku lat ucze elementéw astronomii w technikum geodezyjnym sadze,
ze mam prawo rozszerzy¢ dyskusje takie o program nauczania tego przedmiotu w tech-
nikum, mimo ze astronomem zawodowym nie jestem, a sama astronomia interesuje
mnie wytgcznie jako amatora.

Moze na wstepie pare stéw o dotychczasowym programie i podreczniku. W technikum
geodezyjnym obowigzuje program nauczania ,.elementéw astronomii” wprowadzony
do uiytku 2 Il 1961 r. Jako podrecznik ucznia wprowadzono Elementy astronomii
Doc. dr Tadeusza Jarzebowskiego. Nie znam programu nauczania astronomii
obowigzujgcego dotychczas w liceum ogoélnoksztatcgcym, jednak sadze, ze zbytnio
nie odbiega on od programu obowigzujagcego w technikum geodezyjnym. Totez w od-
niesieniu do czes$ci dotyczacej astronomii ogélnej, a zwlaszcza metod wyktadu nie
bede sie wypowiadat, poniewaz uwazam, ze zagadnienie zostato wyczerpane. Nato-
miast chciatbym zwré6ci¢ uwage na brak w podreczniku nawigzania do praktycznie
stosowanych metod — przyblizonych i $cistych — wyznaczania azymutu przedmiotu
ziemskiego z Gwiazdy Biegunowej, podawanych w podrecznikach geodezji wyzszej,
lub astronomii praktycznej, lub jak kto woli geodezyjnej. Mote to prowadzi¢ do
catkowitej bezradnosci absolwenta technikum w do$é czesto majacych miejsce w prak-
tyce geodezyjnej wyznaczeniach azymutu z gwiazd w przypadku braku mozliwosci
nawigzania kierunkowego do panstwowej sieci geodezyjnej.

Z tego wzgledu w naszym technikum z ta astronomig uczniowie zapoznaja sie
w oparciu o podreczniki i skrypty Wydzialu Geodezji i Kartografii PW. Ponadto z pod-
recznika T. Jarzebowskiego bardzo mato mozna sie dowiedzie¢ o teoretycznej
stronie trzech praw ruchu planet Keplera bardzo obecnie aktualnych w geodezji
satelitarnej i mechanice nieba, co znowu zmusza do siegania do innych autoréw.
Pobiezne omoéwienie instrumentu uniwersalnego tylko na przyktadzie teodolitu Wild
T4 takze jest niewystarczajgce dla przysztego technika geodety w sytuacji, gdy
w V klasie technikum geodezyjnego uczen ma juz dobre rozeaianie w teodolitach
co prawda mniej dokltadnych od podanego wyzej —ale za to bardziej dostepnych.
Przydatby sie chociaz krétki opis czesci skiadowych i wyposazenia takiego teodo-
litu oraz programu obserwacyjnego. Metody wyznaczania i przeliczania czasu lezgce
przeciez w zasadzie w gestii geodezji wyzszej, sg potraktowane w podreczniku
w spos6b zbyt przyblizony. Moze mniej istotnym, ale jednak brakiem podrecznika
jest takze i to, ze we wszystkich kolejnych jego wydaniach nie ulega zmianie kolej-
no$¢ wyktadu materiatu nauczania, ktéra — niestety — nie jest zgodna z kolejnosciag
przewidziang,programem nauczania.

Obecnie w technikach geodezyjnych zostanie wprowadzony nowy, tymczasowy
program nauczania przedmiotu ,astronomia geodezyjna” . Trzeba od razu stwierdzi¢,
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ze nowy program jako$ bardziej realnie operuje ilosScig godzin przewidzianych na
poszczegdblne dzialy tematyczne w odro6znieniu od poprzedniego programu. Ponadto
wida¢ wyraznie, ze potozono duzo wiekszy nacisk na uksztattowanie ogé6lnego pogladu
ucznia na budowe Wszechswiata i jego powstanie. Za bardzo udane nalezy uznaé
ustawienie kolejnosci materialu, poniewaz po wstepnych wiadomos$ciach podano
zarys og6lnych wiadomosci z astronomii (12 godz.), nastepnie omoéwiono sfere niebie-
ska (5 godz.), uktady wspoéirzednych (6 godz.) oraz elementy trygonometrii sferycznej
(5 godz.). Na oméwienie zagadnienia czasu przewiduje sie 6 godz., a zjawiska
refrakcji, paralaksy, aberracji i precesji maj® by¢ wytozone w ciggu 6 godz. W nastep-
nych dziatach oméwiono instrumenty astrometryczne (4 godz.) i zagadnienia astronomii
geodezyjnej (15 godz.). W sumie program tak jak poprzednio przewiduje ogétem w ciggu
roku szkolnego 60 godz. wraz z ¢wiczeniami, a wiec po 2 godz. tygodniowo. W czesci
programu dotyczacej astronomii sferycznej stusznie zrezygnowano z podania wzoréw
na posta¢ logarytmiczng podstawowych formut trygonometrii sferycznej. Tak wiec
nowy program hie nasuwa moim zdaniem wiekszych zastrzezeri pod warunkiem, ze jego
ramowy charakter wymaga $cistego dopasowania don podrecznika.

| tutaj, do uwag podanych wyzej w odniesieniu do podrecznika T. Jarzebow-
skiego, dodam jeszcze kilka. Zastrzegam sie jednak, ze moje uwagi nie umniejszaja
duzych waloréw ksigzki, ktéra napisana jest z talentem i w sposéb zwiezty podaje
najnowsze i najciekawsze aspekty astronomii. Z uwagi jednak na to, ze napisana
jest wytgcznie i specjalnie dla technikum geodezyjnego, .musi by¢ moim zdaniem
skorygowana z uwzglednieniem zgtoszonych przeze mnie uwag. Kontynuujac stwierdzié
nalezy, ze przydatoby sie nieco wiecej danych dotyczacych refrakcji (wzor Scisty,
idea wyprowadzenia, budowa tablic). W dziale omawiajagcym budowe zegaréw nalezato-
by poda¢ wiecej szczegétéw dotyczacych budowy zegara kwarcowego, atomowego
i molekularnego. Osobny podrozdziat powinien omawia¢ role sztucznych satelitow
Ziemi w astronomii i geodezji wyzszej. Metody wyznaczania odlegtosci do planet i naj-
blizszych gwiazd, zwlaszcza metody trygonometryczne —tak bliskie geodecie —zastu-
guja na szersze niz dotychczas oméwienie w podreczniku. Takze problem wyznaczania
tych odlegtosci poprzez okreslanie paralaks gwiazd ze wspo6trzednych na kliszach
fotograficznych nie powinien by¢ geodecie obcy i nalezaloby go w skrécie omoéwic.
Warto takze bytoby szerzej omoéwi¢ fole maszyn cyfrowych w astronomii, a szczeg6l-
nie w astronomii geodezyjnej i geodezji satelitarnej. Zaznaczam, ze podane wyzej
uzupetnienia nie stanowityby powtérzenia materiatu przewidzianego w programie nau-
czania geodezji. Nowy program wymaga¢ bedzie ponadto duzo szerszego niz dotych-
czas omoéwienia w podreczniku hipotez kosmologicznych i kosmogenicznych.

Na zakonczenie nie moge powstrzymac¢ sie od tego, aby nie zgtosi¢ pilnej moim
zdaniem potrzeby wprowadzenia do nizszych klas szkét zawodowych i ostatnich
klas szkét zasadniczych nauczania elementéw astronautyki. W tym zakresie mitodziez,
mimo otrzymywania pewnych wiadomosci z tego zakresu w ramach kursu fizyki i mecha-
niki, wykazuje zenujace braki. Poniewaz wiadomo z géry, ze tak program jak i pod-
reczniki nie wyczerpujg niezbednej tematyki z zakresu astronomii z uwagi na malg
ilo§¢ godzin nauczania — wydaje sig¢ konieczne, aby Ministerstwo Os$wiaty i Szkol-
nictwo Wyzszego potozyto wiekszy nacisk na samoksztatcenie ucznibw w ramach
godzin nadobowigzkowych tak, aby przynalezno$¢ ucznia do szkolnego kota astrono-
micznego (ktérych jest niewiele) byla nie tylko przyjemnoscig i wynikiem czesto
stomianego zapatu nauczyciela, ale i potrzeba, wynikajacg z programu nauczania.
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B. NELSON, A. YOUNG, Nowy uktad zaé¢mieniowy zawierajacy biatego karta (prace
przedstawione na 132 Zjezdzie Amerykanskiego Towarzystwa Astronomicznego, czer-
wiec 1970, oraz SKY AND TELESCOPE 40, 89, 1970). — Autorzy obserwowali spektro-
skopowo i fotometrycznie w systemie UBV gwiazde BDfl¢” ¢, dla ktérej znane byty
duze zmiany predkosci radialnych z dawnych obserwacji Mount Wilson. Cwiazda okaza-
ta sie by¢ uktadem zaémieniowym o okresie 12,5 godz. Uktad skilada sie z gwiazdy
KO V (o silnych skiadowych emisyjnych zjonizowanego wapnia) oraz bardzo gorgcego
biatego karta. Anomalna krzywa klasku, $wiadczaca o duzym znieksztatceniu przypty-
wowym sktadnika KO oraz znacznym efekcie refleksu, zawiera catkowite zaémienie
biatego karta o gitebokosci 0,4 mag w ultrafiolecie. Z wstepnego opracowania danych
obserwacyjnych autorzy otrzymuja dla bialego karta mase réwng 0,6 W-a, promien
0,012 RO i temperature powierzchniowa 25000°K. Nalezy przypuszczaé, Zze dalsze
obserwacje tego uktadu dostarczg fundamentalnych danych dla biatych kartow.

W Krzeminski

J. VASSEUR i inni (NATURE 1970, 226, 534). — Grupa astrofizykéw francuskich
i wioskich podaje informacje wskazujgce na to, ze pulsar z Mgtawicy Krab moze stano-
wi¢ zrédio impulsowe promieniowania gamma. Dane uzyskano z lotéw balonowych prze-
prowadzonych w ub. roku. Analiza danych z dwu lotéw wskazuje na to, ze czestosci
pulsacji promieniowania gamma o energii powyzej 50 MeV dos$¢ dobrze zgadzaja sie
z czestoSciami pulsacji pulsara w Krabie w zakresie radiowym, optycznym i rentge-
nowskim.

R. MANCHESTER (IAU Circular Nr 2265). — W kwietniu br. nastgpita kolejna zmia-
na okresu pulsara w Mglawicy Krab; byta ona 20 razy wieksza od skoku, zaobserwowa-
nego w pazdzierniku ub. roku. R. Smoluchowski z Prnceton przewidziat w wysu-
nietej przez siebie teorii pulsaréw (Phys. Rev. Letters 24, 1191, 1970) takie skokowe
zmiany czestosci, mniej wiecej co 1,5 do 5 lat.

B. Kuchowicz

Kronika teorii pulsaréw (na podstawie NATURE od nr 5227 z 3 1 1970 do nr 5258
z 8 VHI 1970; w tekscie podajemy tylko tom i strone NATURE.

Mechanizm powstawania pulsaréw, korzystajacy z wynikéw teorii ewolucji gwiazd
o0 masach 3,5 do 821X0, rozwinietej przez Paczynskiego, omoéwit J.C. Wheeler
(226, 1043). Harrison (225, 44) przedstawit model pulsara, ktérego jadro na prze-
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mian ulega grawitacyjnej kontrakcji i ekspansji; zblizonymi torami idg rozwazania
Leibovitza (225, 711), ktéry jednak nie prébuje stosowac ich do pulsaréw.

Na konferencji w Princeton w listopadzie 1969 r., Drake zaproponowal wyjasnie-
nie pewnych dtugookresowych oscylacji okresu pulsara w Mglawicy Krab wplywem
obiegajacej ten pulsar planety. Colgate (225, 247) przeanalizowat mozliwos$¢ za-
chowania planety przez gwiazde, ktdra wybuchta jako supernowa. Oto wynik: jezeli
po wybuchu pozostaje gwiazda neutronowa, to obiegajaca jg planeta ma okres co naj-
mniej 2 mies. W przypadku uktadu podwdjnego koricowa warto$¢ okresu wyniesie ok.
1 mies. Obliczenia orbity planety po eksplozji supernowej i wpltyw tej orbity na okres
pulsara stanowity temat pracy Hillsa (226, 730). Wyniki badan statystycznych nad
relacja wzajemna pomiedzy pulsarami a supernowymi przedstawit Prentice (225,
438).

Rozwijajac swe poprzednie prace nad pulsarami jako rotujgcymi gwiazdami neutro-
nowymi, Ruderman (225, 619 i 838) analizowat oscylacje diugookresowe oraz nagte
skoki czestosci. Przeciw jego teorii wystapili Fetter i Stauffer (227, 584).
Chiuderi i Occhionero (226, 337) rozwazali kwestie ksztattu pulsara w Mgtawicy
Krab i fluktuacji jego okresu. Sutherland ze wsp6lpr. (225, 353) rozwazali problem
wyznaczenia masy pulsarow. Canuto i wspéipr. (225, 47) z.ajeli sie zdegenerowanym
gazem elektronowym w biatych kartach i gwiazdach neutronowych jako zrédtem ich
silnych pél magnetycznych (do 10u G).

Chiu i Canuto (225, 1230; 226, 295) uwazajag promieniowanie hamowania
w silnym polu magnetycznym za odpowiedzialne w pierwszym rzedzie za emisje pulsa-
row. Szktowski (225, 251) przeprowadzit obliczenia promieniowania synchrotronowe-
go z pulsara w mgtawicy Krab. W nastepnej pracy (225, 252) zwrdécit on uwage na ko-
nieczno$¢ uwzgledniania skokowych zmian okresu pulsaréw przy szacowaniu ich wieku.
Mechanizmami emisji pulsaréw zajmowali sie Caroff i Scargle (225, 168), East-
lund (225, 430), Komesaroff (225, 612), Ichimaru (226, 731), Pacini i Rees
(226, 622) oraz Sturrock (227, 465). Krishna Apparao (225, 836) uwaza pulsary
za zrodio tha rentgenowskiego. Na temat promieniowania rentgenowskiego z pulsara
w Mglawica Krab pisali: Naranan i Shah (225, 834), Bowyer ze wspoipr. (225,
1125), Floyd (226, 733) i Ryter (226, 1040).

B. Kuchowicz
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