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Postepy Astronomii T. Ill. z. 1

O niektérych konsekwencjach «ktaczkowato$ci» materii
miedzygwiazdowej
WLODZIMIERZ ZONN

Obserwatorium Uniwersytetu Warszawskiego

Jakkolwiek od chwili odkrycia ,ktaczkowatosci“ w budowie materii
miedzygwiazdowej uptywa przeszto 10 lat, to jednak nie wydaje sig, aby
astronomowie nalezycie doceniali znaczenie tego odkrycia i jego konse-
kwencje w wielu dziedzinach astronomii gwiazdowej. Trudno doprawdy
zrozumie¢ powody tego stanu rzeczy. Przyczyng tego jest byé moze brak
zaufania do samego odkrycia czy tez brak nalezytej oceny jego znaczenia,
zwiaszcza w dotychczasowych metodach badawczych... Tak czy inaczej,
odkrycie to pozostato dotychczas prawie ze nie zauwazone *, mimo swego
niewatpliwie duzego znaczenia w astronomii gwiazdowej.

Celem tego artykutu jest wiasnie zwrocenie uwagi zarbwno na samo
odkrycie, jak tez na jego konsekwencje, ktorych zasieg jest — zdaniem
autora — bardzo rozlegty i ktérych uwzglednienie moze nie jedno zmie-
ni¢ w naszych dotychczasowych pogladach na budowe Galaktyki.

Aby czytelnicy mogli nie tylko oceni¢ te konsekwencje, lecz rowniez
odpowiednio ustosunkowac¢ sie do wiarogodnosci samego odkrycia, przed-
stawie najprzod, w pewnym oczywiscie skrocie, historie tego zagadnienia,
uprzedzajac od razu na wstepie, ze mowa bedzie tylko o sktadowej py-
towej materii miedzygwiazdowej. Ta skladowa bowiem jest odpowie-
dzialna za zjawisko ekstynkcji promieniowania gwiazd, zwane powszechnie
0g0Ing absorpcjg miedzygwiazdowsa, jak tez i za zjawisko ,,poczerwienienia”
gwiazd, zwane absorpcjg selektywng. Sktadowa gazowa materii miedzy-
gwiazdowej powoduje wprawdzie rowniez zjawisko ekstynkcji jak tez
i poczerwienienia promieniowania gwiazd, jednak w tak matym stopniu,
ze praktycznie biorgc mozemy ja traktowaé jako nieczynng w tym pro-
cesie **

* Jaskrawg ilustracjg tego stosunku do odkrycia, o ktorym mowa, jest m. in. fakt,
ze w 600-stronicowej monografii R. J. Trumplera i H F. Weavera Statistical
Astronomy z roku 1953 nie znajdujemy nawet wzmianki o , klaczkowatosci' materii
miedzygwiazdowej.

** Sktadowa gazowa materii miedzygwiazdowej ma roéwniez budowe ,ktaczko-
watg“, jakkolwiek nie mamy jeszcze doktadniejszych danych co do $rednich rozmia-
row pojedynczego obtoku ani co do rozmieszczenia przestrzennego tych obtokow.



4 Wt Zonn

Ot6z od dawna wiedziano juz, ze w naszym najblizszym otoczeniu
znajdujg sie ciemne obtoki materii miedzygwiazdowej, ktére mozna bez-
posrednio zobaczy¢ na zdjeciach wielu okolic Drogi Mlecznej. Tego ro-
dzaju obtoki wykryt w swoim czasie E. Barnard na robionych przez
siebie stynnych zdjeciach nieba. Wkrotce potem M. Wolf podat prosta,
aczkolwiek mato doktadng, metode wyznaczania odlegtosci i rozmiaréw
tego rodzaju ciemnych obtokéw, opartg na zliczeniach gwiazd w obszarze
zajmowanym przez obtok i w obszarze ,,porébwnawczym™ sgsiadujgcym
z tamtym i wolnym od materii miedzygwiazdowej. Metode Wolfa wkrotce
udoskonalili A. Pannekoek i W. Ogorodnikow, jednak prace
ich stracity wkrdtce na aktualnosci dlatego, ze znalezienie obszaru po-
rbwnawczego stato sie praktycznie biorac niemozliwe. Chodzi o to, ze —
jak to wykazat R. J. Trumpler — materia miedzygwiazdowa zajmuje
znacznie wieksze obszary, niz to dotychczas przypuszczano. Z prac Trum-
plera wynikato, ze w pierwszym przyblizeniu zajmuje ona caty obszar
réownikowy naszej Galaktyki, poniewaz w tym obszarze warto$¢ absorp-
cji jest proporcjonalna do odlegtosci obiektow, ktérych promieniowanie
ulega absorpcji. Wtedy powstato przekonanie, ze isthiejg dwa rodzaje
ciemnej materii w naszej Galaktyce: jeden rodzaj, zajmujacy witasnie
caly obszar rownikowy naszej Galaktyki, majacy budowe ciaggta, i drugi —
wystepujacy w formie oddzielnych duzych oblokéw o wiekszej gestosci,
wykazujacych stosunkowo duzg absorpcije.

Wielu astronoméw zajmowato sie wyznaczaniem wiasciwosci fizycz-
nych tego pierwszego rodzaju materii miedzygwiazdowej. Z prac tych
wynikato miedzy innymi, ze materia miedzygwiazdowa ,ciggta“ jest zto-
zona gtéwnie z czastek metalicznych, najprawdopodobniej czgstek zelaza
o przecietnej $rednicy 10-5cm. Ustalono, ze srednio wspotczynnik absorp-
cji tej materii (warto$¢ absorpcji przypadajacej na jednostke dtugosci)
wynosi okoto Om70 na kiloparsek w dziedzinie fotograficznej i 0m,50
w dziedzinie wizualnej, ze catkowita absorpcja w kierunku prostopadtym
do ptaszczyzny réwnika galaktycznego wynosi okoto Om60 w dziedzinie
fotograficznej, ze warto$¢ absorpcji jest odwrotnie proporcjonalna do dtu-
gosci fali promieniowania absorbowanego i ze wobec tego stosunek tzw.
nadwyzki barwy * (wywotanej absorpcjg selektywng) do absorpcji w dzie-
dzinie fotograficznej wynosi 1:4.

Jako jeden z pierwszych podniést sprawe struktury materii miedzy-
gwiazdowej B. W. Kukarkin**. Na drodze do$¢ prostego rozumowa-

* Nadwyzka barwy nazywamy rdznice pomiedzy wskaznikiem barwy obserwo-
wanym i teoretycznym, wynikajacym ze znajomosci temperatury panujacej na po-
wierzchni gwiazdy.

** floi«raa,H AuaneMHH Hayu CCCP XLII, No 6 atr. 251 (1944).
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nia wykazat on, ze materia ta ma budowe nieciggta, i wyznaczyt para-
metry charakteryzujace jej budowe.

Zalozyt przy tym, ze materia miedzygwiazdowa jest roztozona w na-
szej Galaktyce tak, ze powierzchnie jednakowej gestoSci tej materii sg
ptaszczyznami rownolegtymi do ptaszczyzny rownika galaktycznego. Za-
tozyt ponadto, ze gesto$¢ tej materii dos¢ szybko spada w miare oddala-
nia sie od réwnika galaktycznego, tak ze gwiazdy oddalone od niego
0 wiecej niz 500 parsekéw znajdujg sie praktycznie bioragc poza ma-
terig miedzygwiazdowa. Oba te zalozenia mialy dostateczne usprawie-
dliwienie w obserwacjach wielu poprzednikoéw Kukarkina.

Z zatozen tych wynika, ze dla wspomnianych gwiazd wartosé $red-

niej nadwyzki barwy E musi spetnia¢ zalezno$é
E = Eocosec b, *

gdzie Eo jest Srednig nadwyzkg barwy w kierunku bieguna galaktycznego,
b — szerokoscig galaktyczng badanych obiektow.

Gdyby materia miedzygwiazdowa tworzyta osrodek ciagly, dyspersja
0 obserwowanych nadwyzek barw nie zalezataby od szerokosci galak-
tycznej, poniewaz bytaby wynikiem nieuniknionych btedéw obserwacyj-
nych oraz dyspersji ,rzeczywistych" (nie skazonych wplywem materii
miedzygwiazdowej) wskaznikéw barw obiektdw obserwowanych. Oba te
czynniki nie zalezag od szeroko$ci galaktycznej. Zatem dyspersja obser-
wowana spetniataby zaleznos¢

02= const.

Jesli natomiast przyjmiemy, ze materia miedzygwiazdowa tworzy po-
szczegblne skupiska (obtoki), wowczas, jak sie zaraz przekonamy, dysper-
sja obserwowana musi zaleze¢ od szerokosci galaktycznej obiektow
obserwowanych. Istotnie, liczba x obtokéw na drodze pomiedzy obserwa-
torem a obiektem, ktoérego wskaznik barwy badamy, bedzie zmienng
losowa o prawdopodobienstwie p (x), ktdre w naszym przypadku wyrazi
sie wzorem Poissona, poniewaz $rednia liczba | obtokéw przecietych jest
na ogo6t nieduza, rzedu 10. Zatem

= (1

Wiemy, ze w rozktadzie Poissona kwadrat dyspersji S 2réwna sie Sredniej
wartosci A
2P- Kk

Mnozac obie strony przez e~, gdzie eo jest Srednig nadwyzka barwy w jed-



nym obtoku, otrzymamy dyspersje a0 wyrazong w wielkosciach gwiaz-

dowych:

BB B
Wyrazenie eoN jest oczywiscie $rednig nadwyzka barwy E w danym Kie-
runku. Zatem

"= e, E = e0OEOcosec b.

Gdyby w gre wchodzita tu tylko dyspersja liczby obtokéw na drodze
od gwiazdy do obserwatora, obserwowana dyspersja nadwyzek barw réw-
nataby sie 0(. Tymczasem do gtosu dochodza jeszcze biedy obserwacji.
Wobec tego kwadrat obserwowanej dyspersji o réwna sie sumie kwadra-
tow dyspersji ,,prawdziwej" Oy i btedu Sredniego m obserwacji. Zatem

02= eoEo cosec b + m- 2

Wyznaczajac warto$¢ dyspersji w poszczeg6lnych szerokosciach galak-
tycznych mozna przede wszystkim przekonaé sie, ktére z poczynionych
zatozen jest stuszne, poniewaz w pierwszym przypadku dyspersja nie
zalezy od b, w drugim za$ zalezy w sposéb podany przez wzor (2).

Kukarkin na podstawie dokiadnych nadwyzek barw uzyskanych przez
Stebbinsa, Huffera i Whitforda na drodze fotoelektrycznej
stwierdzit, ze dla gwiazd dalekich od ptaszczyzny réwnika galaktycznego
spetniona jest zalezno$¢ (2), a zatem materia miedzygwiazdowa ma wy-
razng budowe ,klaczkowatg“. Z wielu réwnan typu (2) wyznaczyt on
metoda najmniejszych kwadratéw warto$¢ eoEo. rowng 0m,000650. Ponie-
waz warto$¢ Eu na podstawie tychze obserwacji wynosita Eo— 0m,024,
zatem na & otrzymat Kukarkin 0m,027 w ukladzie wskaznikow barw
Stebbinsa, Huffera i Whitforda. A ze w tym uktadzie absorpcja ogoélna
przewyzsza 12,5 razy absorpcje selektywng, zatem $rednia absorpcja
ogolna fotograficzna w jednym obtoku materii miedzygwiazdowej wynosi
u = 0m34.

Podobng w zasadzie metode zastosowat w rok pozniej P. P. Pare-
nago* do obiektdw lezgcych blisko ptaszczyzny rownikowej Galaktyki
(a wiec pominietych w badaniach Kukarkina) otrzymujac a = 0m27.

Autor artykutu ** badajgc gwiazdy w polach Kapteynowskich, dla
ktorych T. E 1v i us ** otrzymat do$¢ doktadne nadwyzki barw i jasnosci
absolutne, doszedt podobng metodg do $redniej nadwyzki barwy w jed-
nym obtoku eo —0Om,06 + O0m0l1 (w uktadzie miedzynarodowych wskazni-
kow barw). Poniewaz w tym przypadku stosunek absorpcji selektywnej
(nadwyzki barwy) do absorpcji ogdlnej wynosi okoto 1:4, na warto$¢ a
otrzymujemy 0mz24 = 0m04.

* AcTpoHOMHiecKHii IKypnaji XXI [, str. 144 (11)45).
** Praca w przygotowaniu do druku.
** Stockholms Obs. Annaler 16 No 1 (1951).
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Na podstawie tego rodzaju danych P. P. Parenago obliczyt $redni pro-
mien r jednego obtoku, przyjmujac, ze w naszym najblizszym otoczeniu
liczba obtokéw znajdujgcych sie w jednym parseku szeSciennym jest
réwna 7.10—4 (warto$¢ wynikajgca z przeliczeh najblizszych ciemnych
obtokow, wykrywanych metoda Wolfa lub metodami podobnymi). Obli-
czenia Parenago przedstawimy tu w nieco uproszczonej formie, przyjmu-
jac, ze obtoki sg kulami o jednakowym promieniu rownym f.

Z rachunku prawdopodobienstwa wiemy, ze warto$¢ Srednia odcinka
wewnatrz kuli przy przecieciu kuli pekiem prostych rownolegtych wy-
nosi 4/3 r. Jesli przez a oznaczymy absorpcje przypadajacg na jednostke
drogi wewnatrz kuli, to na $rednig absorpcje w jednej kuli otrzymamy
a — far. Zakladajac nastepnie, ze kazda z napotykanych kul ma jedna-
kowe wiasnosci optyczne i oznaczajac przez D(0) = 7. 10~* liczbe obto-
kéw w jednostce objetosci, otrzymujemy nastepujgce dwa réwnania

A m 4 m
-ar — 0,25, ~Tzaf*D(0) — 0,0035.

Pierwsze z nich jest po prostu stwierdzeniem faktu ze Srednia absorpcja
w jednym obtoku wynosi Om,25.

Do drugiego rownania dochodzimy w sposob nastepujacy. Wyobra-
zamy sobie walec o polu podstawy réwnym 1 ps2i wysokos$ci réwnej 1 ps.
D(0) jest wiec liczbg obtokéw w nim zawartych. Wyobrazamy sobie na-
stepnie, ze obtoki o ksztatcie kulistym zdeformowalismy tak, by one uto-
zyty sie w jedng warstwe ciggla. Zabieg ten nie zmieni oczywiscie
tacznej absorpcji, ktéra, jak wiemy skadingd, wynosi 0m,0035 na parsek
(wspdbiczynnik absorpcji w poblizu Stoica w ptaszczyznie rownika galak-
tycznego). taczna za$ objetos¢ tych oblokéw wynosi¢ musi D(0)jnr3
i takg bedzie wysokos¢ tej warstwy ciggtej. Zatem absorpcja w tej war-
stwie wyniesie

Rozwiazujgc omawiane dwa réwnania z dwiema niewiadomymi znajdujemy

f=25ps ; a— 0OmO075ps-1.

Taki wiec jest Sredni promienn obtoku i Srednia absorpcja na parsek we-
wnatrz obtoku.

Warto$¢ absorpcji Sredniej w jednym obtoku wyznaczat rowniez W. A.
Ambarcumian* korzystajgc z przeliczen galaktyk w réznych obsza-
rach nieba i badajac fluktuacje otrzymanych z obserwacji liczb galaktyk

* JJoKlia“bi AKaj;eMHH HayK. ApMCCP. 6. 105 (1947) Transactions Intern. Astr.
Union VII, 462(1950). Coo6menHfl BiopoitaHCKOfi OGcepBaTOpHH 6, str. ;3—61 (1951).
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w réznych kierunkach. Metoda Ambarcumiana, niewatpliwie najdokitad-
niejsza i najpewniejsza, data w wyniku a = 0m,25. Nie przedstawiamy jej
tutaj szczego6towo jedynie dlatego, ze jej zrozumienie wymaga dos$¢ grun-
townej znajomosci rachunku prawdopodobienistwa.

Przejde obecnie do pobieznego naszkicowania niektérych tylko wnio-
skow wynikajgcych z cytowanych publikacji — niektérych, dlatego, ze
cato$¢ tego zagadnienia wymagataby bardzo gruntownego opracowania
i jest w tej chwili jeszcze sprawg przysztosci. Obecnie chodzi mi jedynie
o0 wskazanie pewnych tylko zagadnien, aby w ten spos6b zwrdci¢ uwage
czytelnikéw na znaczenie tych wnioskéw, pobudzi¢ inwencje i zachecic
ich do badan w tym wiasnie kierunku.

Rozpatrzmy na przyktad zagadnienie rozmieszczenia materii miedzy-
gwiazdowej w naszym sgsiedztwie — sprawe dos¢ istotng we wszystkich
zagadnieniach statystyki gwiazdowej, jak rowniez w zagadnieniach kosmo-
gonicznych.

Dotychczas wiekszo$¢ badaczy rozwigzywala to zagadnienie w ten spo-
sOb, ze badano nadwyzki barw gwiazd o réznych jasnosciach m lezacych
w pewnym Kkierunku. Grupujgc nastepnie gwiazdy o jednakowym mo-
dule odlegtosci m — M przyjmowano, ze gwiazdy te lezg, praktycznie bio-
rac w jednakowej odlegtosci od nas, zatem ich Srednig nadwyzke
barwy E mozna traktowac jako warto$¢ reprezentujgcg rozkiad gestosci
materii miedzygwiazdowej miedzy obserwatorem a tg grupg gwiazd. Do-
ktadniej méwiac, rozktad gestosci D(r) materii miedzygwiazdowej znajdo-
wano z rozwigzywania réwnania:

E- ¢l b,

gdzie r jest odlegtoscig odpowiadajagca modutowi m—M, C — wspotczyn-
nikiem proporcjonalnosci, nieistotnym wtedy, gdy chodzi o gestos¢
wzgledna.

W takim postepowaniu utkwig dwa btedy. Pierwszy, mniej istotny, po-
lega na tym, ze gwiazdy o jednakowym module m—M nie lezg w jedna-
kowej odlegtosci od nas. Jedynie w przypadku uzycia wartosci m wolnych
od wptywdw absorpcji miedzygwiazdowej bytoby to stuszne. W przeciw-
nym wypadku mamy do czynienia z grupg gwiazd wykazujgca duzg dy-
spersje odlegtosci ze wzgledu na duza dyspersje m wywotang z kolei duzg
dyspersjg wartosci absorpcji miedzygwiazdowej; Srednia odlegtos¢ r grupy
gwiazd nie rdwna sie wcale wartosci r obliczonej ze wzoru:

m—M = 5logr—5 + Abs,

gdzie Abs jest Srednig absorpcjg miedzygwiazdowag odpowiadajgca danej
grupie.
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Drugi btad, bardziej istotny, polega na tym, ze , kltaczkowatos$é* materii
miedzygwiazdowej wywotuje efekt selekcji gwiazd o matej nadwyzce
barwy, co automatycznie zmniejsza Srednig nadwyzke barwy kazdej grupy
gwiazd.

Istotnie, wyobrazmy sobie grupe gwiazd w odlegtosci r od obserwatora.
Wsrod nich bedziemy obserwowali tylko te, dla ktorych absorpcja jest
mata. Gwiazdy, ktérych promieniowanie ulega silnej absorpcji (i ktérych
nadwyzki barw sg duze) bedag mialy jasno$¢ wykraczajgcg poza zasieg
instrumentu lub jasno$¢ graniczng katalogu; beda zatem wytgczone z ob-
serwacji. W ten sposéb otrzymamy zawsze ,,zanizong“ wartos¢ Srednig
nadwyzki barw, tym silniej, im blizej bedziemy jasnosci granicznej mo
katalogu lub instrumentu. Otrzymamy zatem btad systematyczny Srednich
nadwyzek barw zmniejszajgcy ich warto$¢ wraz ze wzrostem odlegtosci
gwiazd badanych.

Ot6z zaproponowatem pewng metode eliminujacg wplyw tego biedu,
ktorg jako przykiad tego rodzaju obliczen tutaj przytocze *

Rozpatrujemy gwiazdy lezace w pewnym kierunku, dla ktérych znamy
z obserwacji nadwyzki barw E, jasnosci obserwowane m i absolutne M.
Obliczamy m'—M, gdzie m' jest jasnoscig poprawiong ze wzgledu na
absorpcje miedzygwiazdowg, co do ktorej przyjmujemy, ze jest propor-
cjonalna do E, przy tym wspoétczynnik proporcjonalnosci wynosi R. Zatem
m =m —RE. Z zaleznosci m — M —5log r— 5 znajdujemy momen-
talnie odlegtosci r badanych gwiazd.

Oznaczmy przez x liczbe oblokéw przecietych przez promien idacy od
danej gwiazdy do nas, przez p(x) — prawdopodobienstwo, ze promien 6w
przetnie X obtokéw. W przypadku gwiazd o jasnosci m (otrzymanej po
odjeciu absorpcji ER od jasnos$ci obserwowanej m) liczba obtokdw nie moze
przekroczy¢ pewnej wartosci granicznej x( okreslonej zwigzkiem

gdzie eo jest $rednig nadwyzka barwy w jednym obtoku, mo jasnoscia gra-
niczng (katalogu lub instrumentu). Istotnie, z ostatniego zwigzku wynika:

eoxR*mo —m, czyli m” mo,

a wiec warunek znalezienia sie gwiazdy w materiale obserwacyjnym.
Tworzac S$rednie z gwiazd obserwowanych obejmujemy tylko gwiazdy
0 X  xo, czyli otrzymujemy wartosci

* Krotkie streszczenie tej metody zostanie opublikowane w ,,Postepach Astrono-
mii", w cyklu streszczen referatbw wygtoszonych na zjezdzie astronomicznym
w kwietniu 1954 r. w Krakowie.
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E = leXxp(x)dx.
0

Tymczasem $rednia ,,prawdziwa" Eo wynosi

EO0O= 1e,xp{x)dx

0
($rednig otrzymujemy mnozac warto$¢ nadwyzki barwy eyx przeZ prawdo-
podobienstwo jej wystapienia i sumujac na wszystkie mozliwe wartosci x).
W ten spos6b otrzymujemy od razu prosty zwigzek
@
E £, leXp(x)dx.

X o

Wobec tego, ze S$rednia liczba oblokéw materii miedzygwiazdowej na
drodze do gwiazd niezbyt dalekich jest na og6t nieduza, prawdopodobien-
stwo p(x) powinno by¢ czym$ zblizonym do rozkiadu Poissona: rozkiad
ten jest jednak funkcjag okreslong tylko dla catkowitych wartosci x, a wiec
niewygodng do rozwazan analitycznych. Mozna ja aproksymowac za po-
moca krzywej Gaussa o dyspersji 02= *, gdzie " jest $rednig liczbg obtokow
na drodze od obserwatora do gwiazdy. Gdyby wiec tylko wahania w liczbie
napotykanych przez promien widzenia obtokéw byty przyczyna dyspersji,
funkcje p(x) napisalibySsmy w formie
I (=
PO e

W praktyce jednak dochodzg jeszcze biedy obserwaciji, jak tez i pewien
rozrzut nadwyzek barw wywotanych tym, Ze stosunkowo niedoktadnie
umiemy okresli¢ ,prawdziwe" wskazniki barwy gwiazd. Przyjmujac, ze
fluktuacje wywotane tymi obu czynnikami podlegajg rowniez prawu
Gaussa, a zatem ich kwadraty sie dodaja, otrzymamy:

p(x) = —  ----- e Zatn*j-
[12ti(X + /™)

Mamy wiec w koncu:

E, =Xe0= E+ .-== -== jpexe dx = E + c(Xx0),
K2tc(X + [K2)J

a wiec rownanie z jedng niewiadomg X
Xe, = £ + c(X, X,,)

(poniewaz wartos$ci xo sg znane dla grup gwiazd o jednakowym m").



~Klaczkowato$¢” materii miedzygwiazdowej 1

Nie bede wchodzit tu w szczegdty rachunkowe dotyczace rozwigzywania
tego réwnania, ktére najwygodniej daje sie rozwigza¢ metodg kolejnych
przyblizen. Przyjmujemy tu za znane a priori eo oraz u2 Mozemy
nawet nie przyjmowaé tych wielkosci jako znane a priori, lecz otrzy-
mac je z wyrdwnania danych dotyczacych gwiazd bliskich. Nie jest to
w tym przypadku istotne.

Wyniki uzyskane przez zastosowanie tej metody, jak tego nalezato ocze-
kiwa¢, zmienity nieco nasze dane o rozmieszczeniu materii miedzygwiaz-
dowej w najblizszym otoczeniu Stonca. Okazato sie, ze jej gesto$é spada
wolniej w kierunku réwnika galaktycznego, niz to wynikato z prac
dawnych. Bylibysmy w tej chwili raczej sktonni zaliczy¢ materie miedzy-
gwiazdowg do podsysteméw posrednich; ostateczna decyzja w tej sprawie
zapadnie jednak po zbadaniu innych parametréw decydujacych o przy-
naleznosci tych czy innych tworéw do takiego czy innego podsystemu —
przede wszystkim po zbadaniu rozktadu gestosci tej materii w ptaszczyznie
rownika galaktycznego oraz ruchéw obtokéw materii miedzygwiazdowe;.

Odkrycie ,ktaczkowatosci" materii miedzygwiazdowej powinno zmienié
nie tylko nasze wiadomosci o rozmieszczeniu samej materii w naszym oto-
czeniu, lecz takze i o rozmieszczeniu gwiazd w naszym otoczeniu, po-
niewaz obecno$¢ materii miedzygwiaz-
dowej odgrywa do$¢ istotng role we
wszelkich statystycznych badaniach nad
rozmieszczeniem gwiazd w Galaktyce.

Otéz dotychczas stosowane metody
(analityczne i numeryczne) badan nad
rozmieszczeniem gwiazd w naszym oto-
czeniu opieraty sie na pewnym rowna-
niu catkowym statystyki gwiazdowej,
ktore wynika z nastepujacego prostego
rozumowania:

Wyobrazamy sobie kat brytowy m Rys- 1- Przekrdj przez warstwe
i warstwe kulista w tym kacie o odle- kulistg
gtosci r i grubosci dr. Liczbg gwiazd znajdujgcych sie w tej warstwie jest
wyrazenie D(r)r20dr, gdzie D(r) jest gestoscig przestrzenng gwiazd (liczba
gwiazd zawartych w jednostce objetosci) w odlegtosci r od obserwatora.
Wyrazenie rZodr jest po prostu objetoscig elementu wycietego katem bry-
towym ® w warstwie kulistej.

Wsrod tych gwiazd pewna cze$¢ cp(M) * ma jasnos¢ absolutng zawarta
w przedziale M, M + dM. Znaczy to, ze liczba gwiazd adMdr zawartych

* (M) jest to tzw. funkcja Swiecenia (luminosity function) odgrywajaca duzg role
tak w astronomii gwiazdowej, jak i w innych zagadnieniach astronomii.
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w rozwazanym elemencie objetoSci i majacych jasno$¢ absolutng zawarta
miedzy M i M + dM wynosi

adMdr = D(ngp(M)rZodMdr. (3)

Dawniej przyjmowano, ze wszystkie gwiazdy znajdujgce sie w tej war-
stwie kulistej ulegaja jednakowej absorpcji miedzygwiazdowej, za-
tem wyrazenie (3) przedstawiato jednoczesnie liczbe gwiazd znajdujacych
sie w rozpatrywanej warstwie i posiadajgcych obserwowang jasnos¢ za-
wartg w przedziale m, m + dm, gdzie mi M wigzata znana wszystkim za-
leznos¢

M -m —5logr + 5— Abs(r).
Tutaj Abs (r) oznacza wiasnie absorpcje miedzygwiazdowa wyrazong
w wielkosciach gwiazdowych odpowiadajgcg odlegtosci r. Wobec tego przy
r = const, dM = dm wyrazenie (3) mozemy przepisa¢ w postaci:

admdr = D(r)cp[m — 5logr + 5— Abs(r)]rAadmdr, 4

liczbe za§ wszystkich gwiazd A(m)dm (w danym kacie brylowym)
0 jasnosci obserwowanej zawartej w przedziale m, m + dm otrzymamy
catkujac to wyrazenie wzgledem r w granicach od zera do nieskoriczonosci
A(m)dm dmio | D(r)y[m—5 logr+5—Abs(r)]r&r, ! (5)

]

OtrzymalisSmy w ten sposéb podstawowe réwnanie statystyki gwiazdo-
wej odgrywajace gtéwng role we wszystkich niemalze badaniach nad roz-
mieszczeniem przestrzennym gwiazd. Zazwyczaj rdwnaniu temu nadaje sie
forme bardziej wygodng dla rachunkéw numerycznych (w metodach za-
inicjowanych przez Kapteyna i zmodyfikowanych przez Bok a):

A(m) ~Diy{m —5\ogri-\-5—Absi)AV,, (6)
i=0
gdzie przyjmuje sie, ze dm = 1; Ay; oznacza objeto$¢ odpowiedniej war-
stwy. Z tego typu réwnan, za pomocg znanego schematu Kapteyna—Boka
znajduje sie wartos¢ D(r) dla réznych r *
Wobec ,klaczkowatos$ci* materii miedzygwiazdowej zwigzki (4), (5) i (6)
zmieni¢ muszg swoj ksztah.
Gwiazdy lezagce -w jednej warstwie ulegaja niejednakowej
absorpcji; zatem liczba gwiazd a dm dr znajdujacych sie w rozpatrywanej
warstwie i posiadajgcych jasnos¢ obserwowang zawartg w przedziale m,

* Dos$¢ wyczerpujace informacje dotyczace badan opartych na schemacie Kap-
teyna-Boka znajdzie czytelnik w przystepnie napisanej ksigzce B. Boka The distri-
bution of the Stars in Space str. 26 i dalsze (1937).
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m + dm powinna wynosi¢
admdr —D(r) r- odm dr f offm— 51log r + 5— a0x) p(x)dx, (49
0

poniewaz pomiedzy M im obecnie zachodzi zwigzek
M= m—5logr + 5— WX

gdzie prawdopodobienstwem wystgpienia x obitokéw na drodze od danej
warstwy do obserwatora rzadzi prawo p(x); ao oznacza $rednig absorpcje
w jednym obtoku.

Konsekwentnie, na liczbe wszystkich gwiazd o jasnosci obserwowanej
zawartej w przedziale m, m + dm otrzymamy wyrazenie

A(m)dm = odm f f D(r)r2zp(m— 5logr + 5— a0x) p(x)dx dr, (59
(o]
inne niz (5). We formie numerycznej tego rownania réwniez nastgpi zmiana,
poniewaz wyrazenie (6) przyjmie obecnie posta¢
A(M)—JS’'D& (m—5 log ri+ 5—a,,x)p(x). (69
/5=0 Af= 0

Jasng jest rzeczag, ze stosujac réwnania (5" lub (6") do wyznaczeh D(r)
otrzymamy inne wyniki, niz postugujac sie réwnaniami (5) lub (6), niezalez-
nie od tego jaki ksztatt ma funkcja p(x). Uwzglednienie wiec ,,ktaczkowato-
$ci* materii miedzygwiazdowej musi wywota¢ pewne zmiany w dotychcza-
sowym wyobrazeniu o rozmieszczeniu gwiazd w. naszym najblizszym oto-
czeniu. Musimy wiec dokona¢ generalnej rewizji wszystkich wynikow do-
tychczasowych, ustali¢ dane nowe i na nich oprze¢ wszystkie dalsze wnioski
dotyczace np. przynaleznosci tej czy innej grupy gwiazd do tego czy in-
nego podsystemu. Ulegna tez zmianie dane dotyczgce potencjatu Galaktyki
i zwigzane z tym wnioski o charakterze dynamicznym i kosmogonicznym.
Wydaje sie, iz to wiasnie jest zadaniem najblizszym dla adeptéw astrono-
mii gwiazdowe;j.

Artykut niniejszy, jak wspomnialem juz, nie pretenduje do wyczer-
pania tematu; przeciwnie, jego celem jest jedynie wysuniecie pewnych su-
gestii, pewnych mysli, pobudzenie innych do podjecia prac w kierunku,
ktory autorowi wydaje sie interesujgcy i pozyteczny. Przewidywanie wy-
nikow przysztych badan jest z reguly czyms*wysoce niepewnym i ryzy-
kownym; jednoczesnie jest jednak chyba czym$ niezbednym w rozwoju
nauki. Dlatego tez autor artykutu podjagt tego rodzaju inicjatywe, zdajgc
sobie jednoczesnie sprawe z ryzyka, ktdre tu ponosi i ostrzegajgc czytelni-
kéw przed zbyt bezkrytycznym przyjmowaniem wszystkich jego wywo-
dow. -
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(Streszczenie referatow wygtoszonych na IV Zjezdzie Naukowym
Polskiego Towarzystwa Astronomicznego; Krakéw, kwiecien 1954)

Prace nad zagadnieniem cech fizycznych podsysteméw gwiezdnych
prowadzone w osrodku torunskim

W. IWANOWSKA

Wybo6r zagadnienia podsysteméw gwiezdnych jako naczelnego problemu prac
naukowo-badawczych Obserwatorium Torunskiego skrystalizowat sie jeszcze w r.
1946; nie mieliSmy woéwczas ani jednej lunety, a calg naszg biblioteke stanowito okoto
20 ksigzek przygodnie zebranych. Totez pierwsze materiaty zdobywaliSmy za granica:
w Szwecji (Saltsjobaden) w r. 1947 i w Stanach Zjednoczonych (Mc Donald) w r.
1948/9, gdzie uzyskatam obfite materiaty zdje¢ widm gwiazd szybkich klas F, G, K,
oraz gwiazd typu RR Lyrae. Dalsze prace prowadzi sie za pomocg skromnej wiasnej
aparatury, ktorg stanowig 20 cm astrograf Drapera oraz 30 cm kamera Schmidta z pry-
zmatami obiektywowymi. Dotychczas wykonano w sekcji astrofizyki 5 prac:

1 W. Iwanowska, Badania spektrofotometryczne gwiazd szybkich.

2 H. Tomasik, Fotograficzne gradienty gwiazd szybkich.

3 W. Iwanowska, Badania spektrofotometryczne gwiazd typu RR Lyrae.

4. C. lwaniszewska, Cechy fizyczne i kinematyczne gwiazd typu RR Lyrae.

5. H. Tomasik, Kryteria spektrofotometryczne populacyj w klasach F, G, K,
w matej dyspersji *.

Roéwnolegle sekcja astronomii gwiazdowej (prof. Dziewulski) prowadzi ba-
dania rozmieszczenia i ruchéw gwiazd r6znych podsysteméw. Gidwne wyniki prac
astrofizycznych przedstawiajg sie, jak nastepuje:

1 Podstawy podziatlu na populacje lub podsystemy

Jak wiadomo, do podzialu na populacje (Baade€) lub podsystemy (Lin db lad,
Kukarkin i Parenago) dochodzimy badz od strony wykresu Hertzsprunga-
Russella, badZz od strony rozmieszczenia i kinematyki gwiazd, badz wreszcie od
strony spektroskopii. Nie zawsze te podziaty pokrywajg sie z soba, chociaz muszg
miec jakie$ wspolne podioze. Tym podtozem, podstawa zréznicowania populacyj i pod-
systemow gwiazd, jest, naszym zdaniem, miejsce (i czas) urodzenia gwiazd. Na pytanie,
czy zmienno$¢ populacyj ma charakter ciaglty, czy dyskretny i ile jest populacyj,
nalezy odpowiedzie¢, ze stan fizyczny i sktad chemiczny materii, z ktérej powstajg
gwiazdy, jest funkcja cigglta miejsca i czasu, dlatego tez w zasadzie majg stusznosc
ci, ktorzy uwazaja, ze populacyj*jest nieskonczenie wiele, ze jest to wariacja ciagta.
Jednak w budowie Galaktyki istniejg zageszczenia materii, ktére w pierwszym przy-
blizeniu mozemy podzieli¢ na jadro i ramiona spirali. Z tym samym przyblizeniem
i odpowiednio do tego mozna powiedzie¢, ze istniejg dwie populacje: centralna (Il)
i peryferyjna ().

* Streszczenie tej pracy jest podane osobno.
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Jesli chodzi o gwiazdy zmien-
ne, stanowigce cenng pomoc w ba-
daniach budowy i fizyki Wszech-
$wiata, dzielono je dawniej na po-
pulacje wedtug dtugosci okresu: \
zmienne krotkookresowe, o okre- \
sach ponizej 1 dnia zaliczano do
populacji Il, $rednio-okresowe, od AN
1 do 60 dni — do populacji I, !
zmienne diugookresowe, powyzej
100 dni — do populacji posredniej. \
Jeszcze w latach wojny astrono-
mowie na Mt Wilson zwrdcili
uwage na zmienng W Virginis
i pare innych zmiennych o okre-
sach 16—19 dni, ktére wykazy-
waty cechy kinematyczne i poto-

SD

zenie odpowiadajace Il populacji, %2  °2 o408 06 07 o8 F
oraz réznity sie widmowo od kla-  Rys. 1 Wykres widmo — okres dla gwiazd
sycznych cefeid. Na terenie zmien- zmiennych typu RR Lyrae

nych krotkookresowych podejrze-

wano istnienie domieszki gwiazd 1 populacji. W naszych badaniach widmowych
gwiazd typu RR Lyrae zdotalismy rozszczepi¢ je na dwie populacje na wykresie
widmo-okres, gdzie uktadaja sie one w dwie prawie réwnolegte linie {rys. 1),
stanowigce odpowiednio przedtuzenia znanej linii widmo-okres cefeid 1 populacji
oraz wykre$lonej linii dla gwiazd typu W Vir i zmiennych w gromadach kulistych
wedtug prac Joya (rys. 2). W ten sposob okazalo sig, ze obie populacje sg repre-
zentowane w réznych przedziatach dtugosci okreséw, tylko ,reguty wyboru¥ naj-
czestszych okreséw sag w obu populacjach rézne — fakt, ktérym powinna zaintere-
sowac sie teoria gwiazd pulsujacych. Widma gwiazd dtugookresowych w matej dy-
spersji sa przedmiotem dalszych badan w Obserwatorium Torunskim.

Skoro zwigzek widmo-okres dat sie rozszczepi¢ wedtug populacyj, wydato sie
rzecza naturalng sprébowaé tego samego ze zwiazkiem okres-jasno$¢ absolutna, ma-
jacym duze znaczenie praktyczne dla systemu odlegtosci galaktyk. Upatrujac w krzy-
wej Shapleya symbioze odcinkéw dwdch réznych krzywych, rozcielam jg w punk-
cie P = X, prébujac znalez¢ najbardziej prawdopodobne przedtuzenia tych odcinkéw
B ;- e = —i [ ! ! (rys. 3). Nie wiedziatam wow-

- I | I ' czas, ze mniej Wiecej w tym

« Cefeidy i zmienne dtugo okresowe (Kukarkm)

samym czasie B aade zdecy-
dowat sie na rozciecie tej
o( krzywej z innych powodéw.
Przedtuzenie krzywej okres-

- jasnos¢ absolutna dla Il po-

pulacji w kierunku dtuzszych

okresow wytyczono w oparciu

o0 badania zmiennych w gro-

madach kulistych  (gtéwnie

Martina i Joya). Mniej

0.5 on 01,0 15 20 25  log P pewne jest przedtuzenie krzy-
Rys. 2. Wykres widmo — okres wej | populacji w kierunku

) Y 1
«o Gwiazdy typu 27Lyrae (wyniki njasi e)rys. 1
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krotkich okreséw: opiera sie ono na kilku zmiennych kréotkookresowych w Matym
Obtoku Magellana, podanych przez Dartayeta i Dessy’ego (kwestionowanych
zresztg przez Shapleya), oraz na gwiezdzie Eggena o najkrétszym wodwczas
znanym okresie 80 minut, dla ktorej znana paralaksa trygonometryczna daje jasno$é
obsolutng okoto 4m. Sprawe te wyjasnitoby wyznaczenie paralaks trygonometrycz-
nych dla najblizszych zmiennych krotkookresowych 1 populacji.

Z kolei mgr Iwaniszewska zajeta sde wyliczeniem wielkosci P \q w calym obsza-
rze okres6w oddzielnie dla kazdej populacji, opierajac sie na rozszczepionych zwigz-
kach P— L i P—Sp, oraz rozszczepionej w oparciu o prace Parenago-Masie-
wicz zaleznosci masa-jasno$¢ absolutna. Chodzito o sprawdzenie, czy ten iloczyn
jest staty w obrebie kazdej populacji, jak wymaga teoria pulsacji dla jednorodnych
grup gwiazd; w dotychczasowych bowiem obliczeniach warto$¢ tego iloczynu zata-

i
< Cefeidy (Kukarkin)
® Zmienne w Matym Obtok Magellana (Dartayet i Oes3y) /
ulistych (3
* Zmienne wg -omadzie & Centaura (Martin)

-0.5 0.0 0.5 1.0 15 ioa p

Rys. 3. Zwigzek okres — jasno$¢ absolutna

mywata sie w dziedzinie zmiennych krotkookresowych. Okazato si% ze dokonujac
nieznacznego retuszu naszych krzywych w granicach ich niepewnosci, mozna otrzymac

w calym obszarze okresow state wartosci iloczynu Pi o rozne dla kazdej populacji.
Liczbowe wartosci tych statych zaleza od punktéw zerowych krzywych P —L. Mgr
Iwaniszewska przeprowadzita dyskusje otrzymanych wynikéw w zaleznosci od mo-
delu gwiazdy i wartosci wyktadnika ,,y“.

2. R6znice widmowe populacyj i ich interpretacja

Nasze poréwnawcze badania fotometryczne uzyskanych widm gwiazd szybkich
klas F, G, K oraz zmiennych typu RR Lyrae z gwiazdami poréwnawczymi | populacji
wykazaty istnienie realnych réznic w widmach gwiazd réznych populacyj. Wykazaty
to réwniez badania innych autoréw: kilka prac klasyfikacyjnych opartych na inspek-
cji widm (Adams, Morgan, Keenan) oraz opracowania fotometryczne widm
kilku gwiazd w najwiekszej dyspersji (dawniejsze opracowanie Arktura przez van
Dijke oraz wspdtczesna z naszg praca Schwarzschilda). Jednak sformutowa-
nie tych réznic oraz ich interpretacja wypadty réznie u réznych autoréw. Pochodzi
to w gtownej mierze z braku znajomosci skali temperatur efektywnych gwiazd Il
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populacji. Natezenie prazka (absorpcja catkowita) zalezy od temperatury efektywnej
(Te), przyspieszenia ciezkosci (g), sktadu chemicznego oraz ksztattu krzywej wzrostu.
Jezeli interesujg nas réznice w skladzie chemicznym gwiazd réznych populacji, sta-
ramy sie wyeliminowac przynajmniej jeden czynnik, temperature efektywng, wybie-
rajac do poréwnania gwiazdy o tej samej temperaturze. Poniewaz nie znamy tem-
peratur efektywnych gwiazd Il populacji, bierzemy zastepczo typ widmowy. Ale tu
trafiamy na nieoznaczono$¢: stosujac zwykte kryteria klasyfikacji widmowej mozemy
otrzymac¢ dla gwiazd Il populacji typy widmowe rdéznigce sie nawet o calg klase wid-
mowg, zaleznie od tego, jakie prazki wybraliSmy za podstawe klasyfikacji. W pracy
nad gwiazdami szybkimi klas F, G, K przyjetam prowizorycznie klasyfikacje widmowg
opartg na natezeniu pasm CH, daje ona posrednig skale temperatur pomiedzy moz-
liwymi skrajnymi warto$ciami. Mgr Tomasik6wna wyznaczyta po6zniej gra-
dienty fotograficzne tych samych gwiazd, by otrzymac¢ skale temperatur barwnych
jako namiastke efektywnych. W granicach doktadnosci metody wyniki jej potwierdzity
zgodnos$¢ obranej przeze mnie skali typdw widmowych z temperaturami barwnymi.
Dla gwiazd typu RR Lyrae (wczesne typy) obratam za ekwiwalent temperatury efek-
tywnej natezenie pragzkow H i K zjonizowanego wapnia, opierajagc sie na pracy
Muncha i Terrazas a, ktorzy stwierdzili zgodno$¢ tych prazkéw ze skalg tem-
peratur barwnych. Jednakze nalezy dalej prowadzi¢ prace nad wyznaczeniem skali
temperatur barwnych gwiazd Il populacji, rozszerzajac zakres dlugosci fali oraz
zwiekszajac doktadno$¢ wynikéw, ze wzgledu na bardzo istotne znaczenie, jakie ma
wybor prawidtowej skali dla zagadnienia sktadu chemicznego populacyj.

Opierajac sie na podanych skalach, otrzymatam nastepujace réznice w Il popu-
lacji w poréwnaniu z ciggiem gtdwnym | populacji:

Gwiazdy typu RR Lyrae (klasy A—F):  Gwiazdy szybkie klas F—K:

Prazki H i K (Ca+) réwne, , Pasmo CH réwne,
Prazki i continuum wodoru stabsze, Prazki wodoru stabsze,
Prazki metali silniejsze, Prazki metali stabsze,

Prazki pewnej grupy metali (Sc, V, Ti, Cr) wzmocnione.

W poszukiwaniu interpretacji tych wynikéw wyrazitam wspdtczynniki absorpcji
prazkéw jako funkcje stezenia danego pierwiastka, zawartosci wodoru i helu oraz
przy$pieszenia ciezkosci, rozszerzajac metode stosowang przez Stromgrena i jego
wspotpracownikow w pracach cyklu ,,Model Stellar Atmospheres”. W wyrazeniach
tych wystepuje poza tym przy$pieszenie ciezkosci na powierzchni gwiazdy. Okazato
sie, ze przyjecie u gwiazd Il populacji mniejszej zawartosci wodoru na rzecz helu —
co bytoby w zgodzie z przypuszczalnym starszym wiekiem tych gwiazd — bardzo
dobrze uzasadnia obserwowane réznice widmowe u gwiazd typu RR Lyrae, napo-
tyka jednak na trudnos$ci w odniesieniu do gwiazd pdzniejszych typoéw: nie moze
mianowicie usprawiedliwi¢ ostabienia prazkéw metali. Zachowujac teze mniejszej
zawartosci wodoru, wysunetam przypuszczenie, ze ostabienie wszystkich linii, jak
réwniez stosunkowe wzmocnienie pasma CH u gwiazd szybkich p6znych typéw jest
efektem zmiatania przez nie materii miedzygwiazdowej. Do przypuszczenia takiego
sktania mie stwierdzenie, ze oba efekty: ostabienia widma prazkowego i wzmoc-
nienia pasma CH wystepujg szczeg6lnie silnie u gwiazd o bardzo duzych predkosciach,
jak réwniez u gwiazd z ujemnymi predkosciami radialnymi. Wprawdzie przyjmuje
sie zwykle, Zze efekt zmiatania materii przez gwiazdy zmienia sie odwrotnie z pred-
koscig, jednak w tym rozumowaniu bierze sie pod uwage jedynie dziatanie grawita-
cyjne, zaniedbuje sie natomiast efekt cisnienia promieniowania, ktory dla pewnego
zwlaszcza przedziatu wielkosci brytek pylu miedzygwiazdowego, moze doréwnac,

Postepy Astronomii t. 111 z. 1
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a nawet przewyzsza¢ dziatanie grawitacji, jak wynika z praé Green stein a
i innych. Zaktadajac, ze obie sity w przyblizeniu sg w réwnowadze, otrzymamy zmia-
tanie geometryczne rosngce wprost proporcjonalnie do predkosci; efekt energetyczny
tego zmiatania bedzie proporcjonalny do szescianu wzglednej predkosci ruchu i zlo-
kalizowany od strony frontowej gwiazdy. Jest mozliwe, ze pasmo CH w widmach
gwiazd szybkich ma czeSciowo pochodzenie analogiczne "jak w kometach, mianowi-
cie: z gazu okludowanego na brytkach materii miedzygwiazdowej. Og6lne ostabienie
widma prazkowego moze byé, wynikiem naktadania sie emisji ciggtej wzbudzonej
energig zderzeniowa.

Jest rzeczg interesujgcy, ze Schwarzschild, Spitzer i Wildt podali
interpretacje widm gwiazd szybkich péznych typéw niemal diametralnie prze-
ciwng do naszej. Przyjmujac jako fakty obserwacyjne wzmocnienie u tych gwiazd
pasma CH, ostabienie pasm CN oraz ostabienie pragzkow metali i rownos$¢ prazkéw H,
dochodzg oni do wniosku, ze gwiazdy powolne (I populacji) sg ubozsze w wodér, a bo-
gatsze w pierwiastki ciezsze, co jest skutkiem obfitszego zmiatania pytowej materii,
miedzygwiazdowej przez te gwiazdy. Mimo, ze bardzo wysoko cenie prace tych auto-
réw, nie jestem przekonana o stuszno$ci tej interpretacji wobec zbyt oczywistego
ostabienia widma wodoru u wszystkich gwiazd Il populacji.

Pozostaje jeszcze mozliwos¢ interpretacji réznic widmowych gwiazd réznych po-
pulacji efektem krzywej wzrostu; sprawa godna zastanowienia tym bardziej, ze osta-
bione sg w widmach Il populacji przede wszystkim linie silniejsze, stabe sg raczej
normalne. i

Jak widzimy, jest jeszcze wiele rzeczy niewyjasnionych w zagadnieniu podsy-
stemdw gwiezdnych. Od obserwacyj nalezy zgda¢ dalszych poréwnawczych opraco-
wan fotometrycznych widm zaréwno indywidualnych — w najwiekszej, jak maso-
wych — w $redniej i matej dyspersji, a nade wszystko pomiaréw rozktadu natezen
w widmach ciggtych w celu ustalenia .skali temperatur barwnych. Przed teorig za$
stoi szereg najbardziej interesujacych zagadnien rfa drodze do interpretacji danych
widmowych.

Program dalszych prac nad podsystemami w os$rodku torunskim obejmuje te
tematy, ktdre naszq malg aparaturg mozna podejmowac, a wiec w pierwszej kolej-
nosci wskazniki barwy gwiazd Il populacji oraz widma zmiennych dtugookresowych.

Badania obrotu Uktadu Lokalnego
M. KARPOWICZ

Mysl zbadania ruchéw obiegowych gwiazd w Ukladzie Lokalnym powstata
w zwigzku z mojg pracg (wsp6lng z W. Zonnem), w ktérej chodzito o zbadanie roz-
ktadu przestrzennego i udzialu gwiazd podwdjnych spektroskopowych w o0goélnej
rotacji Galaktyki. Celem pracy byto poréwnanie charakterystyk tych gwiazd z ana-
logicznymi charakterystykami gwiazd pojedynczych o tym samym typie widmowym.
Przy tym dla gwiazd najblizszych otrzymano wyniki wskazujgce na wystepowanie
systematycznych odchylen ich ruchéw od ruchéw gwiazd dalszych.

W poprzedniej pracy materiatem obserwacyjnym byty predkosci radialne okoto
120 gwiazd typu B*. Po podzieleniu gwiazd na trzy grupy wediug ich odlegtosci r
od Stonca (wyznaczonych metoda statystyczng z uwzglednieniem pochtaniania miedzy-

* Materiat ten zaczerpnetam z Lick Bulletin Nr 521
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gwiazdowego) otrzymaliSmy nastepujgce wartosci na diugosé galaktycznag I() $rodka
Galaktyki:

Grupa rps. lo
| 109 265 + 45°
1 221 278 + 15
11 546 325+ 8
Do obliczen zastosowalismy uogélniony przez Ogorodnikowa i Milne’a

wz6r Oorta.

Otrzymany wynik nasuwatl przypuszczenie, ze dla gwiazd blizszych do gtosu do-
chodzi obieg dokota punktu o diugosci galaktycznej 240"

W obecnej pracy opartam sie na tym samym materiale. Z rozwazan geometrycz-
nych, przy zatozeniu, ze centroidy gwiazd zakre$lajg orbity kotowe dokota S$rodka
o dtugosci galaktycznej ty, otrzymuje sie wzory wyrazajace wptyw rotacji na pred-
kosci radialne AVr i tangencjalne AVt w nastepujacej postaci.

A Vr= R) —a>(R,)] sin (/—/,)cos » [/(R, R,)sin(/—1/,)cosh (n
AVt R, [c>(R)— <o(/?0)] cos (/ —/,) — rm{R) cos h = /(R, R,,) cos (/ —/,) — r<»(R) cos /), )

@ (R) i (0(Rn) oznaczajg predkosci katowe centroidéw gwiazd oraz centroidu Stonca,
AVr i AVt — predkos¢ radialng i tangencjalng gwiazd po uwzglednieniu ruchu ku
apeksowi i rotacji Galaktyki, R®— odlegtos¢ centroidu Storica od $rodka rotacji,
b il — szeroko$¢ i dtugos¢ galaktyczna.

W celu zbadania ruchow obiegowych gwiazd podwojnych spektroskopowych typu
B w Uktadzie Lokalnym zastosowatem tzw. funkcje Camma, f (R,R0), w ktorej za-
ktada sie kotowos$¢ orbit centroidow gwiazd. Przyjmujagc na 10= 240° (Srodek Uktadu
Lokalnego) otrzymuje sie ze wzoru (1) funkcje Camma w postaci

Wykres$litam nastepnie obliczone wartosci f (R, Ru) w zaleznosci od R (odle-
gtosci centroidu gwiazd od $Srodka Uktadu Lokalnego) dla przyjetych dwéch wartosci
RO, mianowicie RO= 100 ps i RO= 150 ps. Punkty dla wartosci R < 500 ps utozyly sie
wzdtuz prostej réwnolegtej do osi R, co wskazywatoby na to, ze mamy tu obrot
»Sztywny". Dla R > 500 ps otrzymuje sie znaczny rozrzut punktow.

W dalszym ciggu pracy znalaztam R,, i o (R0) korzystajagc z wzoru (2), ktory wy-
maga znajomosci ruchow wtasnych. Po ~przeksztatceniu tego wzoru znajdujemy wy-
razenie na funkcje Camma w zaleznosci od ruchéw witasnych i predkosci katowej
centroidu Stonca.

474 Antr r
/R'Ro)= foos(/-f.)  r)cpf+ cosU-UT _7ARD 3)
cos b /?0] cosb R,
Au, — jest sktadowg ruchu wiasnego w diugosci galaktycznej po uwzglednieniu

ruchu ku apeksowi i rotacji Galaktyki.
Przeksztatcajac wzér (3) i wprowadzajagc oznaczenia
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otrzymatam réwnania warunkowe w postaci:
x + Lly = |5
ktére po rozwigzaniu metodg najmniejszych kwadratéw daty
©(Ro) ~ — 0",00168 + 0",00288 na nok, RO= 288 = 94 ps.

Obliczona stad predkos$¢ centroidu Stonca w ruchu dokota $rodka Uktadu Lokal-
nego wynosi 2,3+ 4,5km/sek.

Whnioski:

1. Gwiazdy podwdjne spektroskopowe typu B biorg udziat w ruchu obrotowym
Uktadu Lokalnego. Wyniki wskazujg na to, ze mamy tu obrét ,sztywny“ w kazdym
badZ razie dla R < 500 ps.

2. Centroid Stonca obiega $rodek Uktadu Lokalnego z predkoscia liniowg okoto
2,3km/sek w kierunku zgodnym z obrotem w Galaktyce.

3. Odlegtos¢ centroidu Stonca od Srodka Uktadu Lokalnego wynosi okoto 288 ps.

33 lata obserwacji zakry¢ gwiazd przez Ksiezyc w Krakowie
K. KORDYLEWSKI

Zaobserwowane momenty znikniecia gwiazd za tarcza Ksiezyca i pojawienia sie
ich po zakryciu stanowig najdoktadniejsze dane wyjsciowe do wyznaczania potozenia
Ksiezyca i badania jego ruchéw. Na ruchach Ksiezyca za$ opiera sie rachuba nowego
»czasu efemeryd". Poza tym ruchy Ksiezyca, w szczegdlnosci za$ zjawiska zakryc
stuza w nowoczesnej geodezji do dokitadnego mierzenia geoidy. Obserwacje zakry¢
gwiazd przez Ksiezyc nabierajg wiec coraz wiekszego znaczenia. Inicjatywa Tadeu-
sza Banachiewicza, ktéry przed 54 laty (1. 1. 1901 r.) rozpoczat w Warszawie
systematyczne obserwacje zakry¢é w Polsce, okazata sie¢ bardzo doniosta. Dala ona
cenng serie obserwacji zakry¢ w Warszawie w latach 1901—1905. Dalszym ciagiem
tej serii jest zbior 8-letnich obserwacji uzyskanych w Krakowie gtdwnie przez Wia-
dystawa Dziewulskiego w latach 1907 do 1915. Po wojnie, w r. 1920, prof.
T. Banachiewicz wznowit w Krakowie systematyczne obserwacje zakry¢ i rozpoczat
wydawac drukiem efemerydy zakryé dla 5 obserwatoriow polskich, w ktérych odtad
zakrycia sg licznie obserwowane.

Wedtug doswiadczen krakowskich biegty obserwator moze poda¢ zaobserwowany
moment zjawiska do 0S05. Stosowano przy tym prostg metode oka-ucha w rozmai-
tych wersjach. Jedni z okiem przy okularze oczekiwali zjawiska i z chwilg znikniecia
czy tez ukazania sie gwiazdy rozpoczynali liczenie sekund wedtug cyknie¢ chrono-
metru, ktéry odczytywali po dziesieciu odliczonych sekundach. Inni przez caly czas
oczekiwania zjawiska, patrzac do okularu, liczyli bez przerwy cykniecia chronometru,
bedac stale w zgodzie z jego wskazaniem. W chwili znikniecia gwiazdy uprzytamniali
sobie liczong sekunde, jednak nie przerywali-liczenia, oceniali utamek sekundy, zapi-
sywali moment, po czym dopiero na chronometrze sprawdzali poprawno$¢ rachuby
sekund. Druga wersja dawata moznos$¢ swobodnej obserwacji dwéch krétko po sobie’
nastepujacych zakry¢, np. w wypadku gwiazdy podwojnej, i przyjemnej koncowej
kontroli obserwacji. Mimo nieraz kilkuminutowego rachowania sekund prawie nigdy
nie byto zmytek. Niektdrzy obserwatorowie stosowali jednocze$nie reczne zegarki-
stopery, ale tylko dla grubszej kontroli momentu. W ostatnim roku z inicjatywy
prof. T. Banachiewicza rozpoczeto w Krakowie prace nad aparaturg do fotoelektrycz-
nej rejestracji zakry¢é. Prace prowadzi mgr Adam Strzatkowski z udziatem
studenta astronomii Andrzeja Sy.cz a

Biad obserwacji metoda oka-ucha na ogo6t nie przekracza 0S2. Pozwolitoby to
wyznaczy¢ potozenie Ksiezyca z doktadnoscig do 0",1. Niestety wspotrzedne zakry-
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wanych gwiazd sg nie dos¢ pewne i czesto btgd ich jest rzedu 0",3. Poza tym dotych-
czas nie dos¢ doktadnie znane byty nieréwnosci brzegu Ksiezyca, ktére przyjmowano
z kart Fr. Hayna z 1912 r. z btedem $rednim + 0"25. W r. 1952 ukazat sie atlas
profildw Ksiezyca opracowany w Obserwatorium Paryskim przez Th. Weimera,
stanowiacy, jak sie zdaje, postep w znajomosci nieréwnosci brzegu Ksiezyca. Na razie
jednak wysoka doktadnos$¢ obserwacji momentow zakryé nie moze byé w petni wy-
korzystana dla badania ruchdéw Ksiezyca. Na pewno w przysztosci, po doktadnym
wyznaczeniu wspotrzednych gwiazd i zbadaniu profilu Ksiezyca, siegnie sie po dawne
obserwacje zakryé¢, jako cenny materiat do nowych badan.

Pod tym katem widzenia prowadzi sie w Krakowie nieprzerwany ciag doktadnych
obserwacji zakry¢ i w ciggu ostatnich 33 lat, od 1920 r. do 1953 r. wigcznie uzyskano
1498 momentéw z 706 zjawisk. Jezeli te ilos¢ poréwnac z zestawieniami w opracowa-
niach corocznie ogtaszanych w Astronomical Journal, to stanowi ona okoto 6% S$wia-
towej produkcji obserwacji zakry¢. Sposrod zjawisk obliczonych w efemerydach kra-
kowskich zaobserwowano w Krakowie okoto 25°/0. Liczba ta jest do$¢ zgodna ze
$rednim zachmurzeniem w Krakowie, wynoszacym 71°%0. Tak znaczng ilo$¢ obserwa-
cji uzyskano tylko dzieki temu, ze obserwatorowie krakowscy obserwowali zakrycia
czesto takze w przerwach pomiedzy chmurami, a nawet poprzez chmury.

W okresie 33 lat obserwowato w Krakowie 36 obserwatoréw. Gtéwnymi obserwa-
torami byli:

Tadeusz Banachiewicz, 1920—1953 251 momentéw zakry¢
Jadwiga Kordylewska, 1930—1939, 1947—1953 78 o »
Kazimerz Kordylewski, 1924—1953 372 - i
Karol Koziet, 1937—1946 72 > >
Stefan Piotrowski, 1933—1940, 1945—1953 129 . *
Réza Szafraniec, 1948—1953 .87 " "
Aldona Szczepanowska, 1948—1953 78 . .
Jozef Witkowski, 1920—1928, 1940—1944 120 . ;
inni (28 obserwatoréw) 311 o u
razem 1498 momentéw zakry¢

Spoéréd innych obserwatorow wymienie nazwiska: Jan Gadomski, Michat
Kamienski, Jan Mergentaler, Tadeusz Olczak, Lucjan Orkisz, Janusz
Pagaczewski, Jan Piegza, Eugeniusz Rybka, Jozef Ryzner, Lidia Stan-
kiewicz, Stefan Szczyrbak i Stanistaw Szeligowski.

Cze$¢ obserwacji z okresu 33-letniego z lat 1920 do 1932 zostata juz ogtoszona
dwukrotnie w Acta Astronomica przez E. Rybke oraz autora tego artykutu. Pozo-
state z lat 1933 do 1953 — w iloSci mniej wiecej takiej samej jak w poprzednich 13
latach — wydrukowane bedg réwniez w Acta Astronomica. W czasie wojny nie prze-
rywano obserwacji. Prowadzili je z pelnym poswieceniem T. Banachiewicz,
K. Koziet i J Witkowski. Latami najwiekszego urodzaju byty lata 1924
(79 momentéw, 32 zjawiska), 1950 (85 momentéw, 31 zjawisk) i 1953 (116 momentow,
37 zjawisk).

Z czesci materiatu probowatem wyznaczyé systematyczne réznice pomiedzy obser-
watorami. Otrzymatem dla obserwacji poczatku zakryé przy ciemnym brzegu:

Kordylewski minus Banachiewicz —0S06 n = 10 zjawisk

" " Gadomski — 0,08 =5 "
» » Pagaczewski —0,11 =18 »
' . " Witkowski — 0,09 =8 "
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Mniej pewne sg roéznice w obserwacjach pojawiania sie gwiazd przy ciemnym brzegu.

Kordylewski minus Banachiewicz—0S26 n =8
" » Pagaczewski + 030 =4
” ” Witkowski f016 =3

zjawisk

W réznicach przewaza znak minus, co moze oznacza¢, ze obserwator Kordy-
lewski albo wykazuje opdznienie w stuchu, albo wczes$niej niz inni obserwatoro-
rowie dostrzega czy uswiadamia sobie zjawisko. W kazdym razie wykazane réznice
osobiste sg niewielkie.

Jeszcze na jedno zjawisko wystepujace czasem przy zakryciach chciatbym zwroé-
ci¢ uwage. Nieraz obserwator stwierdza znikanie gwiazdy etapami, co $wiadczy o tym,
ze gwiazda zakrywana jest podwdjna. Z obserwacji, w ktérych zanotowano obydwa
momenty zjawiska, datoby sie wyznaczy¢ sktadowe gwiazdy podwdjnej. W tym celu
nalezatoby zebra¢ obserwacje tej samej gwiazdy dokonane z réznych miejsc na Ziemi
i uwzgledni¢ nalezycie profil Ksiezyca.

Rozbtyski chromosferyczne i pola magnetyczne plam stonecznych
J. MERGENTALER i J. PACIORKOWNA

W minionym cyklu aktywnosci stonecznej, pomimo wyzszych niz w poprzednim
cyklu wartosci liczb Wolfa, ilos¢ rozbtyskow chromosferycznych oraz ilo$¢ zaburzen
jonosferycznych byta nie wieksza niz w poprzednim cyklu. Mata geoaktywnos$¢ da sie
tatwo wytlumaczy¢ mniejszg stosunkowo iloscig silnych rozbtyskdéw o natezeniu 2 i 3,
ktére gtownie sg odpowiedzialne za zaburzenia w jonosferze. Rozbtyskéw o nateze-
niu 1, a wiec takich, ktére nie powodujg na ogdt wyrazniejszych zaburzeA w jono-
sferze byto w ostatnim cyklu 84Uo ogdlnej ilosci, gdy  poprzednim cyklu stanowity
one tylko 75°/0 ogdlnej ilosci rozbtyskdw.

Stabsza produkcja rozbtyskéw na plame (Scislej na grupe plam) moze by¢ cze-
Sciowo tlumaczona zalezno$cig od maksymalnego natezenia p6l magnetycznych plam.
Whbrew utartej opinii okazato sie, ze istnieje wyrazna zaleznos$¢ ilosci rozbtyskéw na
plame od maksymalnego natezenia pola magnetycznego plamy, dajaca sie przedstawic
z pomocg interpolacyjnej formuty typu

n=a+b.H-

gdzie n jest iloscig rozbtyskow na plame, H — maksymalnym natezeniem pola magne-
tycznego plamy. Decydujacy o istnieniu zaleznosci wspotczynnik przy H- byt 11s raza
mniejszy (wynosit 64,2 X 10-8) w ostatnim cyklu niz w poprzednim, kiedy byt réwny
935 X 10—s. Plamy o tym samym natezeniu pdl magnetycznych produkowaty wiec
przecietnie mniej rozbtyskéw w ostatnim cyklu niz w poprzednim. Wigzato sie to
w ogo6le z inng strukturg plam, na co zwrécit uwage dr M. Kopecky, ale jedng
z przyczyn tego faktu mogloby by¢ takze to, ze ogdlne pole magnetyczne Storica byto
inne w ostatnim cyklu, a wiec na innej wysoko$ci w chromosferze powstawat punkt
neutralny magnetyczny — w mys$l teorii Giovanelli’ego na takiej wysokosci,
gdzie warunki powstawania rozbtyskow byty gorsze (zbyt mata gestos¢ gazu lub zbyt
niska albo za wysoka temperatura).

W ostatnich 3 cyklach stonecznych plamy o natezeniu pola magnetycznego rzedu
2400 erstedéw produkujg wiecej rozbtyskow, nizby mozna sie spodziewa¢ z poprzed-
nio przytoczonej zaleznosci. To wtdrne maksimum mozna by ttumaczy¢ obecnoscig
inwersji temperatury nad plamami w tych warstwach, w ktérych powstajg rozbtyski.
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Zapewne ttumaczenie to bytoby nawet wtedy stuszne, gdyby okazato sie, co jest praw-
dopodobne, ze dos¢ znacznie trzeba zmodyfikowac teorie Giovanelli'ego powstawania
rozbtyskow. Jak wiadomo istnienie takiej inwersji wynika takze z innych badan, np.
z prac Mustela nad oblokami wapniowymi. Przy odpowiednich zatozeniach co do
gradientu gestosci i temperatury w chromosferze inwersja taka nie przekraczataby
okoto 200—300 stopni.

O niezaleznos$ci runu mikrometrow optycznych
od miejsca limbusu
W. OPALSKI

Komunikat podaje udowodnienie tezy, ze run odczytowych mikrometréw optycz-
nych, tj. opartych na zasadzie optycznego pomiaru czesci interwatéw limbusu, po-
siada warto$¢ niezalezng od miejsca limbusu, czyli od wptywu bteddéw podziatu lim-
busu i mimosrodu alhidady. Po zanalizowaniu procesu pomiaru mikrometrem optycz-
nym przechodzi sie do szczeg6towej analizy matematycznej wplywu mimosrodu na
mikrometryczng cze$¢ odczytu. W wyniku otrzymano, ze wplyw ten wyraza sie wiel-
kosciami matymi 2 rzedu wzgledem mimosrodu katowego, a zatem znikomo matymi.
Poniewaz za$ btedy podziatu limbusu stanowiag zagadnienie odrebne i wymagaja od-
dzielnego wyznaczenia, stwierdza sie, ze run mikrometru optycznego jest wielkoscia
niezalezng od miejsca limbusu, i do wyznaczenia go wystarcza w zasadzie przepro-
wadzi¢ badanie w jednym miejscu limbusu sposobem obrotéw alhidady, jezeli rozpo-
rzadza sie odpowiednimi wzorcami matych katéw. W braku takich wzorcow stosowac
trzeba z koniecznosci jako wzorce — elementarne dziatki limbusu, podobnie jak przy
wyznaczaniu runu mikrometréw opartych na zasadzie $ruby mikrometrycznej. Ale
i w tym wypadku zalezno$¢ runu od miejsca limbusu nie jest realna, a jako run
przyja¢ nalezy dla catego limbusu $rednig z otrzymanych wartosci.

Paralaksy spektrofotometryczne 43 gwiazd
wizualnie podwdjnych
A. OPOLSKI

Praca zawiera wyniki okreslenia paralaks spektrofotometrycznych sktadnikéw
43 gwiazd wizualnie podwojnych, ktérych widma uzyskano w Obserwatorium w Salts-
jobaden. Na podstawie gwiazd standardowych ustalono zaleznosci miedzy stosunkami
natezen wybranych par linii a typami widmowymi i wielkosciami absolutnymi. Udato
sie ustali¢ 6 zaleznosci dla okreslenia typu widmowego oraz 8 dla okreslenia wielkosci
absolutnych.

Tak uzyskane zaleznosci zastosowano do sktadnikéw wybranych gwiazd wizualnie
podwdjnych okreslajac ich typy widmowe z doktadnoscig + 05 klasy widmowej oraz
ich wielkosci absolutne z doktadnoscig + Om,3. Nastepnie obliczono paralaksy spektro-
fotometryczne tych gwiazd.

Poniewaz wybrane gwiazdy posiadajg wyznaczone paralaksy dynamiczne, wiec
mozna byto dla kontroli obliczy¢ $rednie masy dla grup gwiazd. Masy te wypadty
nastepujaco:

dF6 — masa 1,0 masy Storica
daG2 — 06 . "
gF8 — 28
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Rozmiary Cefeid i ich wielkosci absolutne
A. OPOLSKI

W zwigzku z aktualnym problemem zmiany punktu zerowego zaleznosci okres-
wielko$¢ absolutna Cefeid | populacji, przeprowadzono przy wspo6tudziale mgr J. Kra -
wieckiej dyskusje dotychczasowych badan rozmiarow i temperatur tych gwiazd.
Na podstawie wynikoéw badan fotoelektrycznych Stebbinsa gwiazd 8 Cep i f Aql
stwierdzono, ze wskazniki barwy sa wystarczajaco doktadng miarg temperatury foto-
sfery. Natomiast wykryto sytematyczne r6znice miedzy promieniami tych gwiazd
obliczonymi na podstawie predkosci radialnych oraz z danych fotometrycznyeh.

Po przedyskutowaniu dotychczasowych metod obliczania promieni stwierdzono,
ze w granicach doktadnosci pomiardw nie wystepuje zalezno$¢ promienia fotosfery
od ditugosci fali, oraz podano metode obliczania promieni tych gwiazd na podstawie
wielko$ci fotometrycznyeh ze zmian wskaznika barwy i z przesunie¢ promieni foto-
sfery w odpowiednio wybranych fazach.

Temperature efektywng gwiazd 5 Cep i r| Aql mozna byto oceni¢ na podstawie
zmian wskaznikow barwy, jasnosci powierzchniowej i typéw widmowych. Z pordw-
nania tych wielkosci z odpowiednimi wielkoSciami gwiazd statych okazato sie, ze
Cefeidom mozna przypisa¢ skale temperatur efektywnych bliska skali temperatur
dla olbrzymoéw.

W ten spos6b zebrane dane pozwolity na okre$lenie wielko$ci absolutnych bada-
nych gwiazd oraz na poréwnanie z warto$ciami wynikajagcymi z zalezno$ci okres-
wielko$¢ absolutna wedtug Shapleya. Z pordwnania tego wynikty poprawki punktu
zerowego:

— Im,4 z danych dla 8 Cep

—11 » » H Aqgl

W ielkosci te potwierdzajg przypuszczenie wysuniete przez lwanowskgag i Baa-
dego o koniecznoSci przesuniecia punktu zerowego zaleznosci okres-jasno$¢ dla
Cefeid | populaciji.

Postep techniczny miedzy przyrzadami astronomicznymi
Kopernika, Brahego i Heweliusza

T. PRZYPKOWSKI

Referat zawiera prébe ujecia charakterystyki zaczatkbw nowozytnego instrumen-
tarium astronomicznego w pierwszym okresie jego historii, do czasu sprzegniecia lu-
nety z przyrzagdami pomiaréw katowych.

Kopernik, zarzucajac catkowicie przyrzady, jakie do obserwacji nieba stworzyto
Sredniowiecze arabskie: astrolabia planisferyczne i torquetum (Tiirkengerath), nasta-
wione przede wszystkim na prymitywne obserwacje dla celéw astrologicznych, po-
wraca catkowicie do przyrzadéw Swiata starozytnego. Astrolabium sferyczne (armille)
pochodzi jeszcze z czasdw Eratostenesa, kwadrant i triquetrum z czas6w Ptolomeusza.
Wspoiczesnie i nieco pozniej od Kopernika zyjacy Apianowie (Benewitz) Piotr i Filip
w konstrukcji swych instrumentéw rozbudowujg raczej przyrzady S$redniowieczne,,
idgc po linii torquetum i matych przenosnych kwadrantow (1533) oraz trientow (1586),
stuzacych przede wszystkim do celé6w gnomonicznych i do praktycznych pomiarow
ziemskich. Pierwszym, ktéry kladzie podwaliny wiekszego obserwatorium w $rodkowej
Europie jest Wilhelm 1V, landgraf heski, okoto r. 1560 w Kassel. Gtéwng jego zastuga
jest zachecenie Fryderyka II, kréla dunskiego, by utatwit Tychonowi Brahe zorganizo-
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wanie w r. 1576 stynnego obserwatorium na wyspie Hven. Przyrzady w Kassel badz
siegaty wzoréw Sredniowiecznych, badz powstaty juz pod wpltywem Brahego, ktory
tu gosci w r. 1575.

Niewatpliwie pierwszym naukowym konstruktorem nowozytnego instrumentarium
jest Tycho Brahe. Opublikowana w roku ubiegtym (1953) Il cze$¢ dziennika podrozy
(3635—1636) Karola Ogier’a podaje nam wazng wiadomos$¢, iz Piotr Crueger, nauczy-
ciel Heweliusza w Gdansku, a przez jaki$ czas wspotpracownik Brahego w Pradze, po-
siadat wielki metalowy sekstans, na wzér instrumentéw praskich. Ttumaczy to do-
ktadnos¢ obserwacji, jakie Crueger powtarza za Kopernikiem, dochodzac do duzo
szczegotowszych wynikéw — z drugiej strony mamy tu wyrazny #tacznik miedzy
instrumentarium Brahego a przyrzagdami Heweliusza. Heweliusz wiec nie tylko z pod-
stawowego dzieta Brahego: Astronomiae Instauratae Mechanica (1598, 1602), ale
i z autopsji madgt sie zapozna¢ z tym typem przyrzadu, ktéry potem tak doktadnie
opracuje w | tomie swej Machina Coelestis (1673).

Przechodzac do zestawien referent zwraca uwage na miejsce w jakim wymie-
nieni uczeni dokonywali obserwacyj. Kopernik, ktéry, jak wzmiankuje Gize, ,,mato
zwracal uwagi na sprawy nie zwigzane z filozofigl nie posiada zadnego obserwato-
rium, lecz swe prymitywne, drewniane instrumenty ustawia na dobrze tylko wypo-
ziomowanym ;,pavimentum®. ,Nowozytny Hipparch®, jak zwano Brahego, buduje
okazale, pierwsze w S$rodkowej Europie, $cisle naukowo urzgdzone obserwatoria:
Uraniburg i Stellaeburg na wyspie Hven z szeregiem pracowni, ruchomych koput itp.
Podobnie Heweliusz umieszcza na dachach swych trzech doméw w Gdansku obszerne
obserwatorium z szeregiem specjalnych pomieszczen na doktadne metalowe przyrzady.
Buduje nawet poza miastem specjalne wieze o kilku kondygnacjach dla podtrzymania
swych olbrzymich lunet. Niestety oba te obserwatoria mialy wzglednie krétki zywot
i strawit je badz catkowicie, badz czeSciowo ogien jeszcze za zycia ich wiascicieli.

Zestawiajgc na licznie demonstrowanych ilustracjach z dziet Brahego i Heweliu-
sza poszczegOlne ich przyrzady z instrumentami Kopernika, autor podkresla szczegoty
ilustrujgce rozwdj i doskonalenie poszczeg6lnych czesci omawianych przyrzadow.
Przytacza przy tym pewne wiadomosci o innych instrumentach dotychczas w historii
naukowych przyrzadéw nie znanych lub prawie zapomnianych. Do takich nalezy
przerébka triquetrum Kopernika przez jego komentatora we Wroctawiu Walentyna
Seybischa, w r. 1600, na przyrzad pomiarowy ziemski ztgczony z zegarem stonecznym.
Zwraca tez uwage na nie reprodukowany w literaturze naukowej drzeworyt przedsta-
wiajacy gnomon krakowski Retyka, znany nam tylko z matych sygnetdw drukarni
tazarzowej w w. XVI i Cezarego w w. XVII. Demonstruje takze wspdiczesny Ko-
pernikowi drzeworyt przedstawiajacy znany w starozytnosci przyrzad ,chorobates”;
przyrzad ten mogt stuzy¢ Kopernikowi dla celéw kartograficznych przy wyznaczaniu
pozioméw. Podane tu konkretne szczeg6ly przeciwstawia referent fantazjom na ten
temat reprodukowanym w ostatnim roku w prasie popularno-naukowej.

Jezeli chodzi o postep, jakiego dokonat Brahe, to zaznacza sie on przede wszyst-
kim w wymiarach przyrzadéw, znacznie powiekszonych, w stosowaniu o ile moznosci
metalu oraz we wprowadzaniu nowych zupeknie typéw czy w udoskonalaniu typow
starszych. Do takich udoskonalen nalezy usuniecie dwu S$rodkowych kot armilli
i wprowadzenie dwu metalowych, wprost na kole ekliptycznym i wrebnym przesuwa-
nych przeziernikow, podpartych trzecim umieszczonym na osi centralnej. Kwadranty
i triquetrum otrzymujg jako wazng cze$¢ sktadowg koto do pomiaréw azymutalnych.
Brahe wprowadza armille do wspo6trzednych rownikowych, badz jako catg sfere,
badz jako bardzo duze koto potudnikowe z potowg kota godzinnego. Wreszcie rozbu-
dowuje sekstansy, bardzo wygodne do obserwacji, a oparte na uchwytach kulkowych
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Rys. 1. Nieznana w historii nauki przerébka triquetrum Kopernika na uniwersalny
instrument mierniczy przez Walentyna Seybischa (1577—1657). Wedtug jego wia-
snorecznego rysunku w Bibliotece Uniwersyteckiej we Wroctawiu

oraz buduje olbrzymi kwadrant murowy, stuzacy temu celowi, co obecnie koto po-
tudnikowe. Przy uzyciu punktowanej skali przekatniowej i podziatek zaprowadzonych
w r. 1542 przez Piotra Nunez (Noniusa) dochodzi Brahe do dokfadnosci pomiaréw do
10", gdy Kopernik z trudnoscig mogt odczytywaé 5'.

Heweliusz catkowicie odrzuca juz armille, jako zbyt mato doktadne i trudne do
obstugi przez niemoznos$¢ utwierdzenia pozycji két. Przechodzi wylgcznie na system
kwadrantéw i sekstansow oraz oktantéw w zasadzie zaczerpnietych z typéw Brahego,
lecz wykonanych z wielkg precyzja, szczegdlnie jezeli chodzi o skale, przy ktérych
stosuje noniusze w postaci opracowanej przez Verniera (1631) oraz $ruby mikrome-
tryczne. Heweliusz odrzuca tez catkowicie drzewo jako materiat czesci przyrzadéw
obserwacyjnych.

W zwigzku z narzedziami optycznymi, referent demonstruje mato znany drzewo-
ryt z dzietka Santbecha (1561), ktory przedstawia obserwacje zaémienia Stonca 1544
roku w obrazie rzuconym przez wigzke promieni wpadajgcg do ciemnego pomiesz-
czenia. W taki sposéb miat Retyk — jak sam podaje — obserwowaé wraz z Koper-
nikiem zaé¢mienia Stonca. W ten tez sposdb obserwuje obraz Stonca, a przede wszyst-
kim liczne obrazy Ksiezyca, Heweliusz, lecz juz z zastosowaniem lunety, jakiej Ko-
pernik i Brahe zna¢ nie mogli. Lunety te doprowadza do bardzo wielkich rozmiaréw
(do 43 m), lecz nie wigze ich jeszcze z pomiarami katowymi. Ustepuje tez Co do pre-
cyzji szlifowania soczewek braciom Huyghensom, Konstantemu i Chrystianowi; temu
ostatniemu wcze$niej od Heweliusza udaje sie rozpozna¢ charakter prawdziwy pier-
$cienia Saturna.

Autor przypomina mato znane szczegély, iz Heweliusz jest wynalazcag (1637)
periskopu, nazwanego przez niego stusznie — w odrdznieniu od teleskopu (daleko-
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widza) — polemoskopem (wojennowidzem); w r. 1650 Heweliusz konstruuje pierwsze
dwa zegary wahadtowe, chociaz lojalnie przyznaje, ze Huyghens pierwszy podaje opis
konstrukcji takiego zegara, wykonanego jednak dopiero w 7 lat pdzniej. Wspomina
wreszcie Heweliusz o mozliwosciach uzycia do obserwacji astronomicznych luster
wklestych sferycznych i parabolicznych.

Niewatpliwie wiele jeszcze bardzo ciekawych szczeg6téw, poza tymi jakie znamy
z opublikowanych prac Heweliusza, zawiera nie zbadana dotychczas w catosci bardzo
bogata korespondencja znajdujgca sie w Paryzu. Dopiero naukowe opracowanie tego
materiatlu moze nam w catosci da¢ obraz prac i osiaggnie¢ tego najwybitniejszego po
Koperniku astronoma polskiego.

Wi ielopragdowa teoria dynamiczna Galaktyki
K. RUDNICKI

Jak wiadomo, w dynamice regularnych sit Galaktyki podstawowg role odgrywa
obecnie tzw. teoria elipsoidalna. Wykazuje ona kilka zasadniczych wad. Z jednej
strony Camm/[Il] i Fricke [2] wykazali, ze posiada ona wewnetrzne sprzecznosci
teoretyczne, z drugiej — przewidziana przez nig elipsoida predkosci powinna by¢
obrotowa sptaszczona, gdy w rzeczywistosci jest obrotowa wydtuzona. Przy tym wy-
rézniona jest w rzeczywisto$ci o$ radialna, gdy teoria przewiduje wyréznienie osi
transwersalnej. Te ostatnie wnioski sg wyprowadzone w zatozeniu symetrii osiowej
Galaktyki, ktéra w przyblizeniu zachodzi w rzeczywistosci, gdy tymczasem przewi-
dziany rozkiad nie jest spelniony nawet w przyblizeniu.

Poza tym teoria elipsoidalna posiada te zasadniczg wade, ze narzuca rozkiadowi
gwiazd bardzo ograniczong posta¢ (powierzchnia drugiego stopnia), ktéra nie moze
by¢ scisle spetniona w przyrodzie. Po takiej sztywnej teorii w najlepszym razie mozna
sie spodziewac pierwszego przyblizenia. Chandrasekhar widzi mozliwos$¢ cze-
sciowego wyijscia poza schemat elipsoidy przez natozenie kilku elipsoid nalezacych
do réznych podsysteméw i podajgc prawa nakitadania na siebie wielu elipsoid [3]
proponuje natozenie dwu elipsoid, np. reprezentujacych gwiazdy powolne i szyb-
kie [4]. Takie natozenie kilku elipsoid usuwa sprzecznos$¢ teoretyczna.

Wydaje mi sie, ze konsekwentnie rozszerzajac mysli Chandrasekhara mozna przez
naktadanie pojedynczych rozktadéw doprowadzi¢ teorie do nalezytej zgodnosci z obser-
wacjg. Nalezy w tym celu wybra¢ rozktad predkosci dopuszczajacy najwiekszg do-
wolnoé¢ potencjatu, a wiec rozktad sferyczny. Przez naktadanie wielu rozktadow
sferycznych o réznych dyspersjach i rozmaitych predkosciach centroidéw mozna uzy-
ska¢ nieomal dowolny rozktad predkosci przy najwiekszej mozliwej dowolnosci poten-
cjatu, co w teorii elipsoidalnej jest z zasadniczych przyczyn nieosiggalne. Pojedyncze
rozktady sferyczne trzeba przy tym traktowaé jako pewne twory teoretyczne, a nie
koniecznie jako odrebne fizycznie podsystemy gwiazdowe, podobnie jak traktuje sie
poszczegblne wyrazy szeregu, ktére moga, ale nie muszg mie¢ samodzielnego znacze-
nia fizycznego. Nakladajac nieskonczenie wiele rozkladéw sferycznych nalezy sie
spodziewac uzyskania catkowitej zgody z obserwacja. Przez analogie do kinematycznej
teorii dwu lub wielu pradéw gwiazd, mozna tak zbudowang teorie nazwaé¢ wielopra-
dowg teorig dynamiczna.

Dla sprawdzenia przydatnosci takiej teorii skonstruowatem prymitywny model
Galaktyki sktadajacy sie z trzech par pradéw. Zatozylem przy tym symetrie osiowa
Galaktyki, z ktdérej wynikly do$¢ wigzace zaleznosci dla predkosci centroidéw po-
szczegblnych pradéw, oraz wartosci na pochodne dyspersyj wzgledem czasu. Tych
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ostatnich wartosci nie mozna niestety wyznaczy¢ i sprawdzi¢ obserwacyjnie. Konstruk-
cje modelu przedstawia z grubsza ponizsza tabelka:

_ . . Liniowa pred-
prad  Dyspersja Pochg(rjergjakods%?persn Iiiri%?rlﬁgsge?-l Katowa predko$¢  kosé rotacji
predkoscl  artosé bezwzgledna)  troidu rotacjl w glfo,llcach
onca

Al 15 km/sek 360 km/sek/mld lat ~ + 19 km/sek 31 km/sek/kps 250 km/sek

A2 » > " — 19 km/sek > »
BI 100 km/sek 2400 km/sek/mld lat + 19km/sek 2,5 km/sek/kps 20 km/sek
B2 » » * —19km/sek i «

Cl — — + 19km/sek 90 km/sek/kps -

C2 — — — 19 km/sek " -

Pierwsza para pradéw reprezentuje dwa prady kapteynowskie i jest rownowazna
elipsoidzie predkosci dla | populacji gwiazd. Druga para odpowiada gwiazdom Il po-
pulacji w naszych okolicach Galaktyk. Wreszcie trzecia para przedstawia gwiazdy
jadra Galaktyki i jest potrzebna dla doprowadzenia do zgodnosci z obserwacjg pred-
kosci rotacji Galaktyki w obszarach blizszych jej $rodka. O dyspersji predkosci tych
pradéw nie czynitem zadnych zatozen.

Otrzymuje sie w ten sposdb obraz na ogo6t zgodny z obserwacjg. Przez dodanie
dalszych pradéw i pozbycie sie zatozenia symetrii osiowej mozna otrzymac subtel-
niejsza zgodno$¢. Warto jednak zaznaczy¢, ze zatozenie symetrii osiowej prowadzi
do wniosku, ze podsystemy (mam na mysli realne podsystemy fizyczne) o wigkszej
dyspersji predkosci powinny mie¢ rozktad predkosci bardziej sferyczny, o mniej-
szej — bardziej wydtuzony i to wiasnie w kierunku radialnym, co rzeczywiscie w Ga-
laktyce obserwujemy, a czego teoria elipsoidalna nie tlumaczy.
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O zmianach w elipsoidzie predkos$ci gwiazd
przy zwiekszaniu odlegtosci od ptaszczyzny réwnikowej Galaktyki

K. RUDNICKI

Jak wiadomo, elipsoidalna teoria dynamiczna Galaktyki nie jest w stanie dopro-
wadzi¢ do zgodnosci obserwowanej elipsoidy predkosci z rozktadem gwiazd w prze-
strzeni. Wysuwano przypuszczenie, ze obserwowany rozktad predkosci obowigzuje
tylko w naszych czeSciach Galaktyki, nie jest jednak charakterystyczny dla wszystkich
jej okolic. Ostatnio mys$l te wznowit P. P. Parenago [1] popierajac hipoteze, ze
elipsoida o osi najwiekszej zwrdconej ku Srodkowi Galaktyki jest charakterystyczna

3V

tylko dla ptaszczyzny réwnikowej, gdzie spetniony jest warunek =0, wpozo-

statych obszarach obowiazuje elipsoida obrotowa z wyrdzniona osig najmniejsza.
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Dla zbadania tej hipotezy uzytem mojej .metody wyznaczania elipsoidy predkosci
dla ograniczonych grup gwiazd, ktorg referowatem na Zjezdzie w Toruniu [2]. Opra-
cowatem obszar nieba lezagcy w okolicach bieguna galaktycznego (b~ 70°).

Ogdtem petne dane o predkosciach przestrzennych miatem tylko dla 78 gwiazd,
z ktérych odrzucitem dwie z predkos$ciami radialnymi > 60 km/sek. Gwiazdy grupo-
watem w rézny sposob wedtug paralaks. Otrzymatem nastepujace wyniki:

Grupa A B' B" C c"

gwiazdy o gwiazdy o  gwiazdy o gwiazdy o
gwiazdy o  paralaksach paralaksach  paralaksach paralaksach
Okreslenie paralaksach o < w<o0",02 7t<9"'°2 0<7T<0"01  7i< oot
7i>0",02  (bez paralaks (facznie zpa-  (bez para- - (tacznie z pa-
’ ralaksami laks ralaksami

ujemnych . : .
jemnych) ujemnymi) ujemnych) ujemnymi)
$rednia odlegtos¢ 24 ps 114 ps — 196 ps —
liczba gwiazd 46 26 30 12 16
K] radialnym X 32 km/sek 9 km/sek 8 km/sek 1,3 km/sek 0,5 km/sek
[}
'Jg transwersalnym Y 17 km/sek 5 km/sek 5 km/sek 1,0 km/sek 0,9 km/sek
5
a prostppadiym 17 km/sek 11 km/sek 1 km/sek 1 km/sek 11 km/sek
2 do pi. Gal. Z
stosunek ; 0,53 0,56 0,63 0,77 1,80

Wydaje sie, ze wybitne zmniejszanie sie dyspersji predkoSci w miare oddalania
sie od ptaszczyzny Galaktyki nalezy uwazaé za wynik jakich$ btedéw. Mozna przy-
puszczaé, ze wartosci btedow prawdopodobnych paralaks, ktore decydujagco wptywaja
na obliczenie tych sktadowych dyspersji rzeczywistych, sag w katalogach systematycz-
nie przeceniane dla tej okolicy nieba (w ptaszczyznie Galaktyki podobnego efektu
nie zauwazytem. [2]). Zbyt watpliwe, lecz kuszace jest przypuszczenie, ze przynajmniej
cze$¢ tego efektu jest realna. Brak w tej chwili mozliwos$ci sprawdzenia tego na innej
drodze.

Ciekawa jest systematyczna zmiana stosunku osi transwersalnej Y do radial-
nej X. Wydaje sie, jakby warto$¢ tego stosunku 0,63 byta tylko $rednig dla gwiazd
0 roznej odlegtosci od ptaszczyzny Galaktyki. Jes$li na innej drodze i przy uzyciu
wiekszego materiatu statystycznego datoby sie ten fakt potwierdzi¢, to Swiadczytoby
to przeciw teorii elipsoidalnej. Jak wiadomo, zgodnos$¢ teoretycznie wyznaczonego sto-
sunku 0,63 z zaobserwowanym jest gtdbwnym argumentem na korzy$¢ tej teorii.

LITERATURA

[1] AcTpoHOMiinockHfi zKypiuui, tom XXIX cTp. 245.
[2] Sprawozdania P. T. A. Zeszyt IV. str. 59.



30 IV Zjazd Naukowy P.T. A, Krakéw

Wplyw przesuwania sie ciemnej materii
na zmiany jasnosci gwiazd

K. RUDNICKI

Na jednym z seminariéw Oddziatlu Warszawskiego P. T. A. prof. dr WI. Zonn
postawit problem, czy ruchy ciemnych mglawic moga wywotywaé¢ obserwowalne
zmiany blasku gwiazd przez nie przystanianych. Podatem pewien projekt rozwigza-
nia, ktéry zostat gruntownie przedyskutowany na dwu seminariach. To, co referuje,
jest wiec owocem zespotowej pracy uczestnikéw seminariow.

Rozpatrzmy pojedynczg mgtawice o jednorodnej gestosci i ksztatcie kulistym.
Niech wskutek ruchu promienn widzenia gwiazdy odcina na powierzchni mglawicy
pewne mate koto k. Srednia zmiana (pod wzgledem wielkosci absolutnej) dhugosci
promienia widzenia znajdujacego sie wewnatrz mglawicy (rys. 1) wyrazi sie wzorem

di _Ed_y_z
dx — T dx r

nie zalezy wiec od $rednicy kota, a co za tym idzie od rozmiaréw mgtawicy i od spo-
sobu, w jaki przecina jg promien. Wynika stad wyrazenie na pochodng absorpcji A
wzgledem czasu dla pojedynczej mgtawicy

gdzie o oznacza absorpcje na jednostke diugosci wewnatrz mglawicy, a Vt — skia-
dowa predkosci mgtawicy prostopadta wzgledem promienia widzenia gwiazdy. Ta

Rys. 1

ostatnia zalezy od. dyspersji predkosci mgtawic a, od ruchu Storica wzgledem cen-
troidu mgtawic (utozsamiam go z tuchem ku apeksowi o predkosci Vq) i od predkosci
tangencjalnej gwiazdy wzgledem Stonca Vo. Zak}adajac przypadkowe ztozenie sie tych
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wszystkich ruchow i rdwnomierng gesto$¢ mgtawic wzdtuz promienia widzenia do-
chodzi sie¢ do wzoru

= 2a\n [/ sinl A+ m2+ XvE£ |

gdzie n jest iloScia mgtawic przecinanych promieniem widzenia, a X odlegtoscig ka-
towg gwiazdy od apeksu.

Przyjmujac, ze mgtawice nie sg jednorodne, lecz sktadajg sie z koncentrycznych
warstw kulistych o jednakowej gestosci, dochodzi sie do tego samego wzoru, tylko
a oznacza wtedy S$rednie pochtanianie na jednostce diugosci wewnatrz mgtawicy.
W przypadku ksztattow nieregularnych zmiany blasku beda na og6t wieksze, jednak
przy pewnym preferencyjnym utozeniu mgtawic dla niektoérych kierunkéw moga
by¢ réwniez mniejsze.

Przyjmujac $rednie rozmiary mgtawicy réwne 2,3 ps, $rednig absorpcje w mgta-
wicy Q',27, a co za tym idzie a = 0m,12/ps, <= 5km/sek, V g = Vq = 20km/sek otrzy-
muje sie dla gwiazd lezagcych w Drodze Mlecznej i zarazem w odlegtosci 90° od apeksu
(Perseus wzglednie pogranicze gwiazdozbioréw Triangulum Austrinum i Norma) w od-
legtosci 3/4 kps, co odpowiada n = 9, Srednig zmiane jasnosci 7.10—13 wielk. gw.
na sekunde, czyli Om,0002 na 10 lat. Dla gwiazd szybkich, o predkosciach tangencjal-
nych ponad 200 km/sek mozna sie spodziewa¢ efektu dziesieciokrotnie wiekszego.
Istnieje mozliwo$¢ wykrycia takiego efektu pomiarami réznicowymi elektrofotome-
trycznymi powtarzanymi co kilka lub kilkanascie lat.

Empiryczny zwigzek miedzy granicami biedu
w metodzie kalkowej i btedem Srednim
R. SZAFRANIEC

W 1934 roku dokonywatam w Krakowie po raz pierwszy obserwacji jasnosci
gwiazd zaémieniowych metodg Argelandera. Do metody obserwacji i wy-
nikéw tych obserwacji odnositam sie z nieufno$cig i przypuszczam, ze kazdy, kto
pierwszy raz zabiera sie do takich obserwacji, jest w podobnej sytuacji. Dopiero po
opracowaniu obserwacji, gdy okazuje sie, ze istnieje niespodziewana wewnetrzna
zgoda, nabiera sie zaufania i pewnosci siebie.

Jest rzecza znang, ze obserwacje metodg Argelandera nie dajag krzywej zmian
blasku, z ktérej by mozna wyznaczy¢ dobre elementy orbitalne. Przyczyng jest brak
gwarancji, ze skala jasno$ci jest poprawna. Natomiast do$wiadczenie nasze w Kra-
kowie przekonuje nas, ze z obserwacji dokonanych metodg Argelandera doskonale
wyznaczy¢ mozna momenty miniméw, nie ustepujagce momentom miniméw uzyska-
nych na mozolnej drodze fotometrii fotoelektrycznej. Metoda Argelandera, zwilaszcza
w modyfikacji wedtug Nijlanda-Btazki-Gadomskiego, ma te przewage
nad kazda fotometrig, ze w ciagu jednego wieczoru mozna uzyska¢ materiat do mo-
mentéw minimow dla wielu gwiazd, a poza tym mozna jg stosowac nawet przy cze-
Sciowym zachmurzeniu nieba. Zdecydowany wpityw na zwiekszenie rezultatow, to
znaczy ilosci i pewno$ci miniméw wyznaczonych z obserwacji, miato zastosowanie
metody kalkowej do wyznaczania momentéw minimow.

W Acta Astronomica * podatam przyktad stosowania metody kalkowej i wyzna-
czania granic bledu. Metode te wraz z wyznaczaniem granic btedu wprowadzit przed

* Ser. C. Vol. 4 Pg 8)—84.
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30 laty w Krakowie dr K. Kordylewski, wowczas student 3 roku astronomii
i jednoczesnie asystent Obserwatorium Krakowskiego. Metode te stosowano od tego
czasu, wyznaczajac granice btedu bez wnikania w nature granic bledu. Stosowano
ja Bo prostu w taki sposob, ze wykreslano Obserwacje na papierze milimetrowym,
odbijano je na przezroczystej kalce razem z osig czasu, odwracano kalke o 180° tak,
zeby o$ czasu sie nakrywata, i znajdowano potozenie kalki, przy ktérym byta naj-
lepsza zgodno$¢ punktéw na kalce z punktami na papierze milimetrowym. To poto-
zenie kalki okre$lato najlepszy moment minimum. Nastepnie przesuwano kalke wzdtuz
osi czasu az do potozenia, w ktorym niezgodno$¢ obserwacji wystepowata razaco.
Takie potozenie wyznaczato moment, ktéry od najlepszego momentu minimum réznit
sie 0o wielko$¢ zwang ,granice biedu”. Jezeli przesuniecie kalki w druga strone da-
wato inne granice biedu,.to przyjmowano dla charakterystyki wyniku wiekszg z tych
liczb, jako granice btedu, oznaczajgc je znakiem (+). Uwazano, ze liczba ta okredla
granice, w ktorych lezy prawdziwy moment minimum. Wielko$¢ ta nie ma zadnego
teoretycznego uzasadnienia i nie jest bezposrednio miarg doktadnos$ci wyniku.

Ze wzgledu na powszechne uzywanie metody kalkowej i ogtaszane w Astr. Journ.
wyniki — rézni bowiem obserwatorowie, jak J. Ashbrook, S. Whitney sto-
sujg metode kalkowg — pokusitam sie rozstrzygna¢ kwestie, w jaki sposob granice
btedu okre$laja doktadno$¢ wyniku i jaki istnieje zwigzek z btedem $rednim, wyzna-
czonym metodg najmniejszych kwadratdw. Nawiasem dodam, ze J. Ashbrook przy
momentach miniméw, wyznaczonych metodg kalkowga, podaje wielko$¢ oznaczona
znakiem () zapewne mylnie uzywajac tego znaku zamiast znaku (+}.

Do przeprowadzenia badan nalezato mie¢ materiat, to znaczy minima wyznaczone
graficznie z granicami btedu i z tych samych obserwacji minima wyznaczone me-
todg najmniejszych kwadratow z btedem $rednim. Poniewaz materiat z faktycznych
obserwacji byt niewystarczajacy, przeto za radg prof. S. Piotrowskiego postuzy-
tam sie sztucznym przyktadem, opartym o 100 wylosowanych liczb, ktére uwazatam za
odchytki od krzywej. -Przyjmujac bitad S$redni jednej obserwacji [i= +0m,l, zgodny
z faktycznym bitedem przy wizualnych obserwacjach, ustalitam 1000 liczb z pomocg

X

tablic funkcji Ogo = - fe—x'dx. Liczby te zawarte w przedziale od — 0,34 do+0,34,
0

a réznigce sie o jedng setng mozna byto uwaza¢ za odchyitki zgodne z prawem biedu
Gaussa.

Z tych liczb wylosowatam 100, ktére uwazatam za kolejne odchytki od krzywej
zmian blasku utworzonej z fikcyjnych obserwacji robionych w réwnych odstepach
czasu. Krzywa przyjetam dla uproszczenia w formie dwéch pdéiprostych nachylonych
pod katem 135° i 45° do osi czasu zbiegajgcych sie w minimum. Z otrzymanych tak
odchytek od krzywej wyznaczytam btedy $rednie, a po wykresleniu tych odchytek na
papierze milimetrowym réwniez i granice btedu z tych samych liczb dobieranych
rozmaicie.

Z materialu obejmujacego 313 momentdw miniméw z fikcyjnych obserwacji
otrzymatam cztery nastepujgce wnioski:

1. Granice btedu sg wieksze niz btad sredni albo réwne jemu.

2. ” ” rosng w miare zwiekszania sie ilosci obserwacji N, gdy btad
$redni, jak wiemy, jest proporcjonalny do 1f\N.

3. Granice btedu wyniku sg proporcjonalne do btedu jednej obserwacji tak samo
jak biad sredni wyniku m —\xI\[p] = const.

4. Wynik niezwykle ciekawy, ktdry szerzej opisze:
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Oznaczmy przez ni ilo$¢ obserwacji na | gatezi, przez nu — ilo$¢ obserwacji na
Il gatezi krzywej. Gdy wyznaczamy bigd S$redni wyniku, to jego wielko$¢ zalezy od
iloSci obserwacji N =n\ + nu, ale obojetne jest przy tym, czy obserwacje roztozone
sg rownomiernie na obydwu gateziach krzywej, czy tez jedna galaz jest stabsza, to
znaczy ma mniejszg ilos¢ punktéw niz druga. Jezeli przy m* oznaczymy btad Sredni
w wypadku gdy ni = nu, a przy m2 oznaczymy btad $redni w wypadku gdy ni <nn,
to m) —m.

Tymczasem w metodzie kalkowej granice biedu nie zachowujg sie tak jak biad
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Blgd $redni wyznaczony 2 obserwacji

Rys. 1 Zwigzek pomiedzy biedami S$rednimi wyliczonymi ze wzoru i bledami

$rednimi wyznaczonymi z obserwacji. Obserwacje rozmieszczone réwnomiernie

na obu gateziach krzywej zmian blasku. Wieksze kropki oznaczajg wyniki otrzy-
mane z obserwacji gwiazd o wiekszej amplitudzie

$redni. Dla ni =nn otrzymuje sie maksymalng warto$¢ granicy biedu; gdy za$ np.
ni<nn, to granice btedu wypadajg mniejsze i to tak, ze warto$¢ granicy btedu zalezy
od ilosci punktéw na stabszej gatezi.

Znalezienie wzoru, ktoéry by pozwalat przelicza¢ granice btedu na btad Sredni
z uwzglednieniem wymienionych czterech zwigzkdw nie jest proste. Proby doprowa-
dzity do napisania wzoru, ktéry stosuje sie do jednakowej iloSci punktdw na gate-
ziach, nie uwzgledniajac wypadku 4:

Btad $redni = QI3 /y-j- 1 Sranice btSdu

Postepy Astronomii t. Il z. 1 3
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N — ilo$¢ obserwacji. Wzor ten otrzymatam z materiatu wyznaczonego przeze mnie.
Niemniej mimo subiektywnos$ci wyznaczania granic btedu mozna stosowa¢ go do
przeliczania granic btedéw innych obserwatoréw, gdyz z tabelki zamieszczonej w pracy
ogtoszonej w Acta Astronomica Ser. b, 2, 117—118 wynika, ze granice btedu, wyzna-
czone przez piszaca, s $rednig z granic btedéw innych obserwatoréw.

Rys. 2. Zwigzek jak na rys. 1, lecz przy nierbwnomiernym rozmieszczeniu
obserwacji na gateziach

Dla sprawdzenia tego wzoru wyznaczytam 36 miniméw gwiazd zaémieniowych
faktycznie obserwowanych o réwnym rozktadzie obserwacji na gateziach i 66 mo-
mentéw o réznym rozktadzie obserwacji na gateziach dla 6 gwiazd o ré6znych ampli-
tudach. Policzytam minima z btedami $rednimi i graficznie minima z granicami
btedu. Wychodzac z granic btedu przeliczytam je za pomocg wyzej podanego wzoru
na btedy S$rednie. Rysunek 1. obrazuje zgodno$¢ biedéw Srednich wyliczonych
ze wzoru i btedéw $rednich wyznaczonych z obserwacji w wypadku réwnego roz-
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ktadu obserwacji na gateziach. Wieksze kropki oznaczajg wyniki otrzymane z obser-
wacji gwiazdy o wiekszej amplitudzie, a zatem pewniejsze.

Rysunek 2. odnosi sie do miniméw o nierownym rozktadzie obserwacji na gate-
ziach. Wykazuje on wieksze rozproszenie punktoéw i wskazane sg dalsze poszukiwa-
nia wzoru ogo6lniejszego. Podany wyzej wz6r moze stuzy¢ tymczasem do przeliczania
granic btedu na btedy $rednie we wszystkich wypadkach.

Poszukiwanie kryteriow populacji z widm matej dyspers;ji
H. TOMASIK

Celem pracy jest poszukiwanie kryteriéw populacji z widm o matej dyspersji
gwiazd klas F, G, K i w konsekwencji proba ustalenia klasyfikacji tréjwymiarowe;j
dla tych gwiazd. Dotychczasowe prace robione byty w duzej dyspersji. Otrzymanie
pozytywnych wynikéw w matej dyspersji (odstep miedzy Hy i H§ 1,65mm na Kli-
szy) — poza tym ze potwierdzatoby wyniki otrzymane w duzej dyspersji — ma jeszcze
te wartos$é, ze wskazuje na mozliwos¢ rozrézniania populacji wsréd gwiazd stabych.
Prace w matej dyspersji mozna przeprowadza¢ masowo, dla catych okolic nieba, gdy
tymczasem analiza widmowa w duzej dyspersji obejmuje zawsze szczupty materiat.
Obecna praca opiera sie na tym samym materiale obserwacyjnym co praca ogtoszona
w Biuletynie Obs. Astr. U..M. K. nr 11, 1953 pt. ,Fotograficzne gradienty wzgledne
gwiazd szybkichl. Wszelkie dane dotyczace materialu obserwacyjnego i uzywanych
instrumentdw znajdujg sie w powyzszej pracy. Robiono zdjecia z pryzmatem obiek-
tywowym i siatkg dyfrakcyjng dla trzynastu gwiazd szybkich Il populacji i osiem-
nastu gwiazd poréwnania, typow F, G, K.

Prace wykonywano w trzech fazach:

I. Poszukiwanie ekwiwalentu typu widmowego.

Jako ekwiwalent otrzymatam réznice natezen ,CH—H".

Il. Poszukiwanie kryterium jasnosci absolutnej.

Pewne cho¢ stabe wyniki daty tu wykresy ,(CH—H)/4180“ i ,(CH—H)/H".

Ill. Szukanie kryteriéw rozrozniania gwiazd dwu populacji.

Najlepsze rozsuniecie gwiazd na dwie populacje dat wykres

Warto wspomnie¢, ze oprocz wymienionych wykreséw wykonatam szereg innych
(w sumie 15), ktore potwierdzaja realno$¢ znalezionych efektow. Prace wykonatam
w Obs. U. M. K. w Piwnicach pod kierownictwem prof. W. Ilwanowskiej.

O badaniach ,tancuszkowatosci”
w rozktadzie gwiazd na niebie

Wt. ZONN

Znane sg szeroko przypadki, przy ktérych astronomowie badajacy pewne wybrane
obszary nieba stwierdzali, iz wiele gwiazd w tych obszarach uktada sie w formie
Jfancuszkéw", i wyciagali z t2go daleko idgce nieraz wnioski kosmogoniczne. Stwier-
dzenia te wynikaty jednak najczesciej z subiektywnego wrazenia odnoszonego przy
ogladaniu map lub zdjeé¢ nieba. Dotychczas brakuje nam jakich$ obiektywnych kry-
teriow stusznosci tego rodzaju stwierdzen (na co zwrdcit uwage ostatnio O. Struve
na zjezdzie Miedzynarodowej Unii Astronomicznej w Rzymie w 1952 r.).
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Wydaje sie, iz bardzo trafne i obiektywne kryterium wystepowania ,tancuszko-
watosci“ w rozktadzie gwiazd mozna znalez¢ w pracach pewnej grupy matematykow
wroctawskich.

Znany jeat sposob Czekanowskiego udoskonalony i zmodyfikowany przez
H. Steinhausa i jego uczniow * fgczenia w grupy obiektdw badan statystycz-
nych podtug ich cech — w grupy nazwane dendrydami. Metoda ta polega na tym,
ze kazdemu obiektowi badanemu podporzadkowujemy w przestrzeni Jc-wymiarowej
punkt okreslony k cechami, rozpatrywanymi w naszych badaniach, a ktére traktu-
jemy jako wspotrzedne punktu. Tak powstate punkty taczymy nastepnie odcinkami
prostej w ten sposob, ze kazdy punkt tagczymy tylko z najblizszym mu punktem.
Powstajg w ten spos6b twory geometryczne nazwane witasnie dendrydami | rzedu,
ktére reprezentuja (jak to mozna udowodni¢) jedyny ,najlepszy” sposob potgczenia
punktéw — to znaczy spos6b, przy ktérym suma diugosci odcinkéw tgczacych dane
punkty jest najmniejsza. Dendrydy | rzedu mozna z kolei tgczy¢ na tej samej zasadzie
w dendrydy Il rzedu itd. az do wyczerpania wszystkich punktéw badanych.

Odsytajac do literatury specjalnej zainteresowanych tym niezmiernie ciekawym
i istotnym zagadnieniem matematyki stosowanej, przedstawie tu tylko zastosowanie
dendrydéw do problemu ,tancuszkowatosci“ w rozktadzie gwiazd na niebie. Autorem
tego pomystu i wykonawcy kilku zastosowan jest mgr S. Zubrzycki z Wroclawia.

Na mapie, przedstawiajagcej badana okolice nieba (w jakim$ odwzorowaniu zbli-
zonym do réwnoodlegto$ciowego), budujemy z gwiazd badanych dendrydy | rzedu.
Przeliczamy nastepnie, ile w nich mamy punktéw, z ktérych ,wychodzi" jeden, dwa,
trzy itd. odcinki; punkty te nazwijmy weztami 1, 2, 3.. rzedu. Te samg operacje
nalezy wykona¢ nad fikcyjng mapg zawierajgca tyle samo gwiazd, co i ,,prawdziwall
ktérych wspotrzedne wybieramy z tablic liczb przypadkowych.

Jesli w pierwszym przypadku liczba weztéw drugiego rzedu bedzie wyraznie
wieksza niz w drugim, mamy istotnie do czynienia z tendencjg ukfadania sie gwiazd
w tancuszki". W przeciwnym przypadku mamy rozktad najzupetniej przypadkowy.
Kryterium to pozwoli nam odrézni¢ wyniki przypadkowe od realnych.

Dwa obszary nieba, w ktorych, jak sie wydawato, ,tancuszkowato$¢“ wyste-
powata szczeg6lnie wyraznie, w tym ujeciu tego efektu nie wykazaty. Byly to
a) obszar o rozmiarach 1° X 1° i $rodku aisss = 23h 23m; 81855 = +60°00° zawie-
rajacy 380 gwiazd do 14m i b) obszar o rozmiarach 5° X 7° i $rodku aisss = 19h 54m:
8igss “ + 30°00° zawierajagcy 983 gwiazdy do 10m.

Wydaje sie, ze przedstawiong tutaj metode, bardzo ekonomiczng i pomystowa,
mozna z powodzeniem zastosowaé¢ do badania ,tancuszkowatosci” gwiazd w innych
obszarach, w ktérych wystepowanie tego efektu wielu astronomoéw sygnalizowato.

O rozmieszczeniu materii miedzygwiazdowej
w sgsiedztwie Storca

WL. ZONN

Odkrycie ,ktaczkowatosci" w strukturze materii miedzygwiazdowej wywotujgcej
absorpcje ciggtg (w skladowej pytowej materii miedzygwiazdowej) zakwestionowato
stuszno$¢ wielu dotychczasowych metod i wynikéw badan nad rozmieszczeniem jej
w przestrzeni miedzygwiazdowej.

*K. Florek, J. tukaszewicz, J. Perkal, H Steinhaus, S Zubrzycki:
Taksonomia Wroctawska (1952).
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Wiekszos¢ dotychczas stosowanych metod opierata sie na badaniach nadwyzek
barwy gwiazd potozonych w réznych kierunkach i réznych odlegtosciach od Stonca.
Przy tym badacze wyznaczali zazwyczaj $Srednig nadwyzke barwy grupy gwiazd
blisko siebie potozonych i te $rednig nadwyzke traktowali jako parametr charakte-
ryzujacy rozktad gestosci materii miedzygwiazdowej pomiedzy obserwatorem a grupa
gwiazd badanych. Scislej méwiac przyjmowano, ze $rednia nadwyzka barwy E jest
proporcjonalna do catki z gestosci materii absorbujace;j.

r

0

gdzie D (r, b, 1) oznacza gestos¢ (Srednig) materii miedzygwiazdowej bedacag funkcjag
odlegtosci r i kierunku wyznaczonego przez wspétrzedne galaktyczne b i I. Z rozwia-
zania tego réwnania otrzymuje sie szukang funkcje D dla réznych kierunkéw i réz-
nych odlegtosci.

W istocie obserwowana S$rednia nadwyzka barwy jest z reguty mniejsza niz
rzeczywista i to z powodu nieuniknionej selekcji gwiazd o matych nadwyzkach barwy,
wynikajacej witasnie z ,klaczkowatej“ struktury materii miedzygwiazdowej. Pro-
mien idacy od gwiazdy do nas moze napotka¢ na swej drodze mniejszg lub wiekszg
liczbe obtokéw materii miedzygwiazdowej. Posrdéd gwiazd tworzgcych badang grupe
te gwiazdy, ktore przypadkowo zastania duza liczba obtokéw, nie bedg w og6le obser-
wowane, poniewaz ich jasno$¢ (w dowolnym uktadzie fotometrycznym) ulegnie zbyt
duzemu ostabieniu i wobec tego gwiazdy te znajdg sie poza granicg jasnosci dostep-
nej danemu instrumentowi lub poza granicg jasnosci danego katalogu.

Oznaczmy jasno$¢ graniczng danego instrumentu lub katalogu przez mO; przez m
za$ jasnos¢ ktorejs z gwiazd (tworzacych dang grupe) uwolniona od wptywu absorpcji
miedzygwiazdowej. Ot6z gwiazdy, dla ktorych nadwyzka barwy E jest wieksza niz
(mo— m)/R (tutaj R oznacza stosunek absorpcji og6lnej do absorpcji selektywnej),
nie bedag dostepne obserwacjom, poniewaz ich jasno$¢ obserwowana m' jest wieksza
niz mQ Istotnie z nieréwnosci

E> 'lhzzJH

wynika natychmiast, ze jasno$¢ obserwowana
m'=m+ A—m+ RE> mO

Gwiazdy o duzych nadwyzkach barwy sg w ten sposéb automatycznie eliminowane
z kazdego materiatu obserwacyjnego co, oczywiscie, zmniejsza obserwowana ,,$rednig"
warto$¢ nadwyzki barwy badanej grupy gwiazd.

Autor referowanej pracy podjat probe uwzglednienia wplywu selekcji przy
tego rodzaju badaniach i otrzymania bardziej zgodnego z rzeczywisto$cig obrazu roz-
mieszczenia materii miedzygwiazdowej w naszym najblizszym otoczeniu.

Wobec stosunkowo nieduzej $redniej liczby obtokéw przecinanych przez promie-
nie obserwowanych przez nas gwiazd mozna przyjac, ze prawdopodobienstwem prze-
ciecia przez prosta taczaca gwiazde z obserwatorem x obtokéw rzgdzi prawo P oi s-
sona Wobec tego obserwowana Srednia nadwyzka barwy E grupy gwiazd powinna
réwnac sie:
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gdzie EO jest ,prawdziwg" $rednig nadwyzka barwy badanej grupy gwiazd, e jest
$rednig nadwyzka barwy przy przejSciu promienia przez jeden oblok. Wartos¢

X, = (m,- m)/sR

jest najwiekszg liczbg obtokéw przecietych przez promien idagcy od gwiazdy o jasno-
§ci m; X oznacza Srednig liczbe obtokdéw przecietych, zatem zk — £

Rozktad Poissona dla stosunkowo duzych x0 mozemy aproksymowac za pomoca
rozktadu Gaussa:

. [ =",
E=E,—-L_ [/ zxc™ W dx.
["2na*J

Gdyby w gre wchodzita tylko fluktuacja liczby oblokéw na drodze miedzy
gwiazdg a obserwatorem, kwadrat dyspersji bytby a2—X W rzeczywistosci do gtosu
dochodzg jeszcze fluktuacje wynikajace z btedéw obserwacyjnych wyznaczenia nad-
wyzek barw, oraz fluktuacje wynikajace z tego, ze gwiazdy o jednym typie widmowym
maja niejednakowe wskazniki barw, co z kolei wywotuje fluktuacje ich nadwyzek
barw.

ﬁ;2: A g <-|]4n

gdzie oi jest btedem $rednim obserwacji nadwyzki barwy, 02 — dyspersjag wynikajaca
z ,rozrzutu" wskaznikéw barw gwiazd o jednym typie widmowym. tgczng wartosc:
pa= dj + tatwo oceni¢ a priori na podstawie danych o gwiazdach najblizszych,
praktycznie biorgc wolnych od wptywu absorpcji miedzygwiazdowej. Zatem

r i*~ B
E,= E+ Vi _ |1 sxe 2(A+l)dx —E -} (>, %,,).
i

Warto$¢ niewiadomej E(—¢e? tatwo znajdziemy metode kolejnych przyblizen, przyj-
mujac jako pierwsze przyblizenie wyréwnang warto$¢é 1 = E/e. To pierwsze przybli-
zenie w praktyce najzupetniej wystarcza ze wzgledu na matlg warto$¢ wyrazu
c(A x0), dla x0 A Z tego tez powodu doktadno$¢ numerycznych wartosci para-
metréw Jj,, R i e wchodzacych w skiad c (K Xo) nie ma duzego znaczenia, warto$¢ bo-
wiem c (X x0) dla x0 2 niewiele od nich zalezy.

Poprzednio opisang metode autor zastosowat do wyznaczenia $redniego rozkiadu
gestoSci materii miedzygwiazdowej w kierunkach o diugosci galaktycznej 60°—90°,
dla ktérych miat bardzo doktadne dane co do nadwyzek barw gwiazd i ich typow
widmowych (z uwzglednieniem podziatu na olbrzymy i karty) w katalogu T. Elviusa*.
Na warto$¢ e przyjat autor 0,m25/R = 0,m0625; R = 4. Dla p, otrzymat autor 2 (w wiel-
koSciach gwiazdowych ja= 2 .07T625 =0,m125). Odlegtosci gwiazd obliczat z modutu
odlegtosci m-M przyjmujac jednakowe jasnoSci absolutne dla wszystkich gwiazd da-
nego podtypu widmowego (z podziatem oczywiscie na olbrzymy i karty). Jasno$¢ m
(wolng od wptywu absorpcji miedzygwiazdowej) obliczano z zaleznosci m = m' —RE,
gdzie E jest obserwowang nadwyzka barwy danej gwiazdy, m' — jasnos$cig obser-
wowana.

Prowizorycznie otrzymane wyniki wskazujg na to, ze $rednia gesto$¢ materii
miedzygwiazdowej zmienia sie zaleznie od odlegtosci 2 od piaszczyzny réwnika ga-
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Taktycznego, w przyblizeniu zgodnie z zalezno$cig zaproponowang przez P. Pare-
nago**
M

D —D0e p

<P jest tu statg wynoszacg okoto 100 ps).
Poprzednio stosowana zalezno$é

D = const. |z 200 ps

swyraznie zawodzi. Na p otrzymuje sie okoto 150 ps.

Otrzymane wyniki wskazujg jeszcze na to, ze w bezposrednim sgsiedztwie Storica,
do odlegtosci 100 ps mamy wyrazny deficyt gestosci materii miedzygwiazdowej. Wy-
daje sie, iz w rozwazanym kierunku najblizsze otoczenie Storica jest niemal ze zupetnie
-wolne od materii miedzygwiazdowe;.

~Ktaczkowatos¢" materii miedzygwiazdowej wywotuje podobne efekty selekcji
-wwielu innych badaniach statystycznych, np. odnoszacych sie do rozmieszczenia gwiazd
i posrednio — rozktadu mas i potencjatu w sasiedztwie Storica. Wydaje sie rzecza dosé
istotng jak najszybsze skorygowanie wielu podstawowych danych ze wzgledu wiasnie
ra .klaczkowato$é“ materii miedzygwiazdowe;j.

* Stockholm Obser. Annaler 16, No 4 (1951).
**)  AcTpoHOMinecKHA JKypmui 17, N° i (1910) oraz 22 K° 3 (1945).
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Epsilon Aurigae — najbardziej intrygujacy ukfad
gwiazdy podwojnej za¢mieniowej

R. SZAFRANIEC

Ostatnio ogtoszona zostata praca Z. Kopal a[l], w ktérej autor rozwaza rézne
interpretacje obserwowanych zaémien gwiazdy « Aurigae, bedacej szczeg6lnym ukta-
dem gwiazdy podwojnej. Jak wiadomo, s Aurigae jest uktadem podwdéjnym, w ktd-
rym gtdwny widoczny sktadnik — nadolbrzym o typie widmowym cF5p — jest za-
¢miewany przez niewidocznego towarzysza co 27,1 roku. Najblizsze minimum nastapi
w ciggu lat 1955—57. Cale minimum trwa w przyblizeniu 714 dni, przez okoto 330
dni gwiazda w minimum ma statg jasnos$¢. To wskazuje na istnienie dtugotrwatego
catkowitego zaémienia, przy tym dziwnym jest fakt, ze widmo uktadu w czasie cal-
kowitosci pozostaje takie jak widmo gtéwnego sktadnika. Jasno$é gwiazdy w maksi-
mum wynosi 3,7mg. Amplituda zmiany blasku wynosi okoto 0,8mg i jak wskazujg
obserwacje jest zupetnie niezalezna od dtugosci fali. Za¢mienie jest dlatego szczeg6lne,
ze obserwowane fakty nie odpowiadajg zadnemu z dotychczas przyjmowanych mo-
deli odtwarzajacych te warunki.

Hipoteza postawiona [2] przez astronoméw z obserwatorium Yerkes, ze minima
E Aurigae sa spowodowane zac¢mieniem gtéwnego skiladnika F przez zjonizowane
warstwy towarzysza — prowadzi do wielu trudnosci w wyjasnieniu faktéw obserwo-
wanych. Pomijajac inne trudnosci, oryginalny model Yerkes ani zaden podobny model
nie moze wyjasni¢ faktu, ze Swiatto uktadu jest dostatecznie niezalezne od fazy.

E. Schoenberg i B. Jung [3] proponowali przyja¢, ze pdiprzezroczysta
otoczka dokota wtdérnego sktadnika ztozona jest nie ze zjonizowanego gazu, lecz ze
statych czastek. Ten poglad réwniez nie thtumaczy plaskiego dna krzywej zmian blasku
w minimach. Jakkolwiek bowiem cienka bytaby ta pdtprzezroczysta otoczka, nigdy nie
wywota minimum o statym blasku w czasie catkowitosci.

Z. Kopal podaje nowg wtasng hipoteza, ktéra pozwala na unikniecie trudnosci
wynikajacych z podanych dotychczas modeli.

Autor zaktada, ze gtéwny skiadnik uktadu g Aurigae ulega za¢mieniu nie przez
otoczke zjonizowanego gazu lub pytu, lecz przez péiprzezroczysty piaski pierscien
otaczajagcy wtorny sktadnik. Pierscien ten sktada sie z czastek o wzglednie duzych
rozmiarach w poréwnaniu z diugoscig fali Swiatta widzialnego i jest nachylony do
ptaszczyzny orbity gwiazdy za¢mieniowej. W podanej hipotezie e Aurigae rozni sie
od innych znanych obecnie uktadéw zaémieniowych posiadajacych pierscienie nie
dokota wtornego, lecz dokota gtdwnego sktadnika. W dodatku hipotetyczny pierscien
w uktadzie £ Aurigae sktadatby sie raczej ze statych czastek niz ze zjonizowanego
gazu.

Bezposrednio widaé, ze zaémienie przez ptaski pierscien moze spowodowaé pta-
skie dno, co nie wystagpitoby w wypadku otoczki. Jezeli przy tym tworzace go czastki
sg wieksze niz obserwowane ditugosci fali, to Swiatlo przechodzace przez pierscien
bedzie rozproszone nieselektywnie i optyczna gteboko$¢ pierscienia bedzie nie tylko
niezalezna od fazy zaémienia, ale takze i od dtugosci fali.
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Do wytlumaczenia zaobserwowanych faktéw nie trzeba w tej hipotezie zaktadac,
ze istnieje szczego6lnie silne natezenie ultrafioletowego promieniowania gwiazdy F
ani tez, ze wystepuje nienormalnie niska zawarto$¢ wodoru w otoczce towarzysza —»
co zaktadano w modelu Yerkes.

W czasie ostatniego minimum w latach 1927—29 robiono obserwacje spektro-
skopowe, ktére wskazywaty, ze wiecej niz dwa lata przed zacmieniem gwiazdy F
linie absorpcyjne e Aurigae zaczynaty wykazywa¢ mate przesuniecia potgczone z nie-
wielkg asymetrig profilu linii (bardziej stromy przebieg ku czerwieni niz ku fioletowi).
Asymetria linii stopniowo wzrasta i staje sie wyraznie widoczna tuz przed poczat-
kiem catkowitosci. Po trzecim kontakcie linie stajg sie asymetryczne w przeciwnym
sensie i stopniowo wracajg do normalnego ksztattu. Sens i warto$¢ asymetrii
O. Struve interpretowat obrotem gwiazdy F dokota osi, obrotem scharakteryzo-
wanym przez szybko$¢ rownikowg rzedu 50km/sek. Przyjecie takiej szybkosci pro-
wadzito do pewnych trudno$ci. Gwiazda obracajaca sie z takg szybkoscia, aby utrzy-
mac swojg stabilno$¢, powinna by¢ duzo gestsza niz przypuszczano w modelu Yerkes.

Nie udato sie w czasie zaémienia znalez¢ zadnego $ladu absorpcji, mimo ze
wtorny skiadnik, nawet gdyby byt bardzo zimny, powinien ja wywota¢. Otrzymano
widmo typu F catkowicie podobne do widma $wiatta pochodzacego od gtéwnej gwiazdy
poza za¢mieniem.

Jezeli przyjaé¢, ze szybkosci indywidualne statych czastek pierscienia sg bardzo
mate w poréwnaniu z ich szybkosciami obrotowymi — co jest prawdopodobne, to
wyjasni sie fakt asymetrii linii widma. Zaobserwowane odwrocenie kierunku asy-
metrii przed i po minimum wynikatoby w modelu Z. Kopata (podobnie jak w modelu
Yerkes) z efektu obrotu. Podwojenie linii, jakie W. S. Adams i R F. Sanford
obserwowali na spektrogramach 6 lutego 1930 r. w $rodku gtéwnego minimum, po-
zwala wnioskowaé, ze linia weztow pierScienia nie jest prostopadta do promienia
widzenia.

Co do mas gwiazd skfadowych, to otrzymujemy z modelu Kopata, tak jak i z mo-
delu Yerkes: gtowny sktadnik masywniejszy, Mi = 5i0, Mo = 300, przy nachyleniu
orbity i —=m70°

W celu wykrycia $wiatta skiadnika wtérnego w ostatnich latach P. B. Fe 11-
gett[4] i G. P. Kuiper uzyli fotokomérki otowiowo-siarczkowej, ktorej maksy-
malna czuto$é lezy w granicach od 1,0 do 2,8 |x. Poszukiwania podczerwonego $Swiatta,
pochodzacego od wtdrnego -sktadnika gwiazdy e Aurigae, nie daty rezultatow. Wska-
zuje to na fakt, ze efektywna temperatura wtérnego sktadnika nie moze przewyzszaé
700°—800° K, albo winna by¢ duzo nizsza. Jego wewnetrzna struktura moze by¢ zu-
petnie odmienna od struktury gwiazd, do ktérych stosuje sie zwigzek masa — jasnos¢.

Niedawno O. Struve [5] zwrécit uwage, ze rozmiary wtérnego skitadnika sg
rzedu rozmiaréw naszego uktadu stonecznego. Z hipotezy pierscieniowej mozna zna-
lez¢ catkowita mase poiprzezroczystego pierscienia jako rzedu wielkosci planety”
Autor pracy pozostawia jednak ,komu$ odwazniejszemu" opracowanie hipotezy, ze
ciemna materia powodujaca zaémienie £ Aurigae moze przedstawia¢ ewolucyjny etap
poprzedzajacy tworzenie sie systemu planetarnego dokota gwiazdy.

Celem tej pracy jest zwrdcenie, dostatecznie wczesnie, uwagi obserwatoréw na
zjawiska, ktore w najblizszych latach zajda. Jednocze$nie autor wysuwa gtowne
dezyderaty obserwacyjne:

1) Obserwacje fotoelektryczne w réznych barwach w czasie minimum, o ile to
mozliwe, w najrozniejszych dtugosciach fal.

2) Poszukiwanie zmian polaryzacji $wiatta g Aurigae w obrebie minimum. Po-
zwoli to ewentualnie wyodrebni¢ cze$¢ polaryzacji powstatg w samym systemie.
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Bowiem stata niewielka warto$¢ polaryzacji $wiatlta ¢ Aurigae niezalezna od czasu
moze by¢ efektem polaryzacji Swiatta przez pyt miedzygwiazdowy z uwagi na duzg
odlegto$¢ gwiazdy.

3) Spektroskopia o wysokiej dyspersji w czasie zaémienia w celu ustalenia, czy
istnieje réznica w polaryzacji poszczegblnych linii widmowych. Obserwacje takie
beda szczegolnie wazne w razie rozszczepienia linii widma F5 na dwie linie w poblizu
srodka minimum gtéwnego, jak to wystgpito w 1930 roku.
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Model promieniowania radiowego Galaktyki
A. STRZALKOWSKI

Z szeregu obserwacji wykonanych na réznych dtugosciach lali znany jest rozktad
natezen promieniowania radiowego wysylanego przez Galaktyke. Zrodiem tego pro-
mieniowania moze by¢ zarébwno zjonizowany gaz miedzygwiezdny jak i dyskretne
zrodta — radiogwiazdy — rozmieszczone w naszej Galaktyce. Podejmowane préby
skonstruowania teoretycznego modelu Galaktyki, uzasadniajgcego zaobserwowany
rozktad natezen przy zatozeniu istnienia jednego tylko z tych Zzrddet, nie pozwalaty
wyznaczy¢ rozktadu natezen na wszy'stkich dtugosciach fali. Ostatnio R. Hanbury-
Brown i C Hazard podali taki model przyjmujac istnienie w Galaktyce za-
réowno dyskretnych zrodet, jak i'emisje promieniowania radiowego przez chmury zjo-
nizowanego gazu miedzygwiezdnego oraz wystepowanie izotropowej sktadowej pro-
mieniowania pochodzacej prawdopodobnie od zrodet pozagalaktycznych. Procz tego
autorzy uwzglednili réwniez absorpcje tego promieniowania przez gaz miedzy-
gwiezdny.

Za podstawe swoich rachunkéw przyjeli autorzy obserwacje Rebera wykonane
na czestosci 480 MHz za pomocy teleskopu o duzej stosunkowo zdolnosci rozdzielczej,
odpowiadajacej szeroko$ci wigzki antenowej 4°5. Na podstawie przeprowadzonych
rachunkéw starali sie oni odtworzy¢ nastepnie obserwacje wykonane na innych cze-
stosciach (18,3 MHz, 100 MHz, 160 MHz, 200 MHz, 1200 MHz, 3000 MHz).

Przyjeto, ze gaz miedzygwiezdny wystepuje w postaci chmur o rozmiarach 10 ps,
gestosci elektronéw 5 do 10 na cm3i ze w plaszczyznie Galaktyki na linii widzenia
znajduje sie 5 chmur na 1 kps, z czego 10% jest zjonizowanych o temperaturze elektro-
néw rzedu 104°K. Chmury te skupione sg w cylindrze o promieniu 125kps i wyso-
kosci 200 ps. Czyniac dalej pewne zatozenia dotyczace grubosci optycznej chmur ga-
zowych dla promieniowania radiowego i widma poszczegolnych sktadowych autorowie
stwierdzaja, ze obserwowane natezenie w kierunku centrum Galaktyki otrzymaé
mozna przyjmujac dla czestosci 100 MHz temperature odpowiadajacg zrédtom dy-
skretnym 18 500°, odpowiadajgcag sktadowej izotropowej 500°, a emisji przez gaz zjo-
nizowany 2050°. Dla poréwnania z obserwacjami autorzy obliczyli dla swego modelu
Galaktyki natezenia promieniowania o réznych czestosciach dla kierunku ku centrum
Galaktyki. Otrzymali bardzo dobrg zgodno$¢ z natezeniami zaobserwowanymi. W in-
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nych kierunkach otrzymujg rozbieznosci pomiedzy obserwacjami a teorig, ktére ttu-
maczg wplywem wiekszych skupisk gazu w ramionach Galaktyki. Wedtug ich mo-
delu w zakresie czestosci od 100 MHz do 1200 MHz promieniowanie pochodzi gtéwnie
od zrédet dyskretnych koncentrujacych sie silnie w kierunku $rodka Galaktyki. Po-
wyzej czestosci 100 MHz wplyw absorpcji w gazie miedzygwiezdnym jest znikomo
maty.
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Elektrofotometryczne obserwacje Swiecenia nocnego nieba
w Krymskim Obserwatorium Astrofizycznym

A. STRZALKOWSKI

W Krymskim Obserwatorium Astrofizycznym w Simeizie wykonywano od maja
1951 roku do kwietnia 1953 roku obserwacje $wiecenia nocnego nieba w pewnych
wybranych obszarach widma. Obserwacje wykonywano na drodze fotoelektrycznej
postugujac sie bardzo czultym fotometrem z fotopowielaczem. Rézne obszary widma
wycinano za pomocg czterech filtrow interferencyjnych i jednego filtra polaryzacyjno-

interferencyjnego. Diugosci fali wynosity 4720, 4910, 5220, 5580 i 5900 A. Uzywano
obiektywu o sile $wiatta 1:5 i ogniskowej 700 mm; robocze pole wynosito 8,8 st. kwa-
dratowych. Wykonywano pomiary wspotczynnika ekstynkcji i uwzgledniano wplyw
Swiatta zodiakalnego i $wiecenia gwiazd postugujac sie danymi stellarstatystycznymi.

Stwierdzono, ze nocne niebo obok promieniowania w oddzielnych liniach widmo-
wych czy obszarach widma wysyta rowniez widmo ciaggle, ktérego rozktad natezen
nie odpowiada promieniowaniu ciata doskonale czarnego o okreslonej temperaturze.
Natezenie tego widma cigglego zmienia sie dla réznych nocy i w maksimum prze-
kracza dwukrotnie sumaryczne promieniowanie gwiazd i Swiatta zodiakalnego, w mi-
nimum jest od niego trzy razy mniejsze.

Duzo uwagi poswiecit autor badaniu linii Ol (5577 A). Stwierdzit, ze maksimum
natezenia tej linii nie jest zwigzane z jaka$ okre$long porg nocy. Strumien energii
tego promieniowania wynosi 3,7.10—* erg/sek. cm2 Autor prébowat wyznaczy¢ wy-
sokos¢ warstwy wypromieniowujacej te linie otrzymujgc z obserwacji w ciggu
3 nocy, w ktérych mozliwe byto wykonanie kompletnych obserwacji, wartosci 200,
185 i 155 km.
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SPRAWY CENTRALNEGO OBSERWATORIUM ASTRONOMICZNEGO
POLSKIEJ AKADEMII NAUK

Zatozenia planu badan naukowych
Wytyczne ogédlne

Aczkolwiek jest rzecza przedwczesng wskazywanie w tej chwili szczegétowych
probleméw i tematéw przysztego C. O* A., poniewaz placéwka ta rozpocznie swa
prace nie wczesniej niz za 5 lat, to jednak wytyczenie ogélnych linii badan nau-
kowych jest mozliwe i konieczne ze wzgledu na nalezyte zaplanowanie instrumentéw,
aparatury pomocniczej i przygotowanie odpowiedniego personelu naukowego. Kazda
nowopowstajgca placéwka naukowa musi by¢ organizowana podiug pewnego planu
ramowego; zatozenia takiego planu ramowego przedstawiamy nizej:

Planowane prace naukowo-badawcze C. O. A. nie powinny wyczerpywac¢ catego
czasu personelu i instrumentéw. Nalezy pozostawi¢ rezerwe w wysokosci okoto 20Vo
na prace pozaplanowe nad problemami, ktérych powstanie nie da sie z gory prze-
widzie¢, a ktérych podjecie moze sie okaza¢ celowe i pozadane. Drugg rezerwe, row-
niez w wysokosci okoto 20°0, nalezy przeznaczy¢ na prace astronomoéw spoza C. O. A,
aby udostepni¢ cenne instrumentarium wszystkim przygotowanym do tego astrono-
mom polskim i ewentualnie zagranicznym, realizujagc w ten sposéb zasade zespoto-
woséci badan w najszerszym zakresie. Projektujac problematyke i metody badan
C. O. A. nalezy je ustawi¢ racjonalnie w szeregu istniejagcych obserwatoriéw Swia-
towych, w szczegdlnosci obserwatoriow ZSRR, aby stato sie ono powaznym partnerem
na szczeblu miedzynarodowej wspOtpracy osrodkdw astronomicznych. Z tego tez
punktu widzenia nalezy wybiera¢ z jednej strony zywotne nowe zagadnienia, dajace
pole do pracy pionierskiej, z drugiej za$ podejmowaé wazng prace u podstaw nad
zagadnieniami istotnymi, zaniedbywanymi z tego czy innego powodu. Liczy¢ sie wresz-
cie trzeba z warunkami klimatycznymi Polski, podejmujgc badania mozliwe do zrea-
lizowania w naszych warunkach oraz oszczedne pod wzgledem pogody, to znaczy
takie, przy ktérych czas poswiecony na wiasciwe obserwacje nie jest zbyt dtugi
w poréwnaniu z czasem opracowania i w stosunku do wagi wnioskéw, jakie sie
z tych obserwacji wyciggnie. Sytuacja astronomow budujacych obserwatorium rézni
sie dos$¢ znacznie od sytuacji, w ktorej znajdujg sie uczeni innych specjalnosci zbli-
zonych do astronomii (fizycy, chemicy). Pracownie chemiczne i fizyczne do$¢ szybko
i nieustannie doskonalg swg aparature zastepujac instrumenty przestarzate nowocze-
snymi, lub modyfikujgc instrumenty stare. Inaczej jest w astronomii. Duze narzedzia
astronomiczne sg budowane przecietnie raz na stulecie w obrebie jednego kraju.
Narzuca to pewien uniwersalizm ich przeznaczenia i pewng sztywno$¢ zakresu badan
prowadzonych z ich pomocg. Gtdwnie w zakresie przyrzagdow pomocniczych moze
i powinien odbywac sie proces ciagtej modernizacji. Temu ujemnemu stanowi rze-
czy w astronomii czeSciowo mozna zapobiec przez nieustanne nawigzywanie S$cistej
wspotpracy z istniejagcymi, a zwlaszcza nowopowstajgcymi placowkami astronomicz-
nymi. Réwniez wiec i z tego wzgledu planujemy jak najscislejsza wspotprace z in-
nymi placéwkami astronomicznymi krajowymi i zagranicznymi.

Zatozenie planu badan w dziedzinie astrofizyki
i astronomii gwiazdowej

Gtownym zadaniem przysztego C. O. A. w dziedzinie astrofizyki i astronomii
gwiazdowej bedzie badanie stanu fizycznego i sktadu <chemicz-
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nego gwiazd i materii miedzygwiazdowej w naszej Galak-
tyce i innych, w aspekcie ewolucyjnym.

Tak okreslone zatozenie planu badan obejmuje kompleks zagadnieA najwazniej-
szych i najbardziej aktualnych w chwili obecnej, gwarantujacych bogate mozliwosci
badawcze na okres wielu lat i posiadajgcych pierwszorzedne znaczenie ideologiczne.

Jednym z pierwszych zadan bedzie stworzenie solidnej bazy faktéw w postaci
jak najdoktadniejszych danych obserwacyjnych odnoszacych sie do stanu fizycznego
i sktadu chemicznego materii kosmicznej. Kladziemy szczegolny nacisk na koniecz-
no$¢ podniesienia doktadnosci badan widmowych. Bogactwo nowych faktow dostarcza-
nych przez wielkie narzedzia znecity wielu badaczy do poSpiesznego i przez to powierz-
chownego opracowywania materiatu obserwacyjnego. Nalezy podja¢ gruntowna rewizje
danych obserwacyjnych spektroskopowych w wielu zagadnieniach astrofizycznych i to
zadanie staje przed C. O. A. Aby mu sprosta¢, nalezy zaja¢ sie juz w pierwszym okresie
istnienia C. O. A., czeSciowo jeszcze przed uruchomieniem instrumentéw, wypraco-
waniem doktadniejszych metod spektrofotometrycznych z wyzyskaniem mozliwosci,
jakie daje wspoiczesna fotometria elektronowa. Te prace przygotowawcze powinny
by¢ wykonane w okresie najblizszego 5-lecia. W koncu tego okresu nalezy opraco-
wac szczegdtowy plan badan na okres nastepny, tak by w roku 1961 mogta rozpoczaé
sie wiasciwa planowa praca naukowo-badawcza.

Praca wiasciwa bedzie prowadzona metodami spektrofotometrii szczelinowej
indywidualnych obiektow w najwigkszej i $redniej dyspersji; masowej spektroskopii
w matej dyspersji; fotometrii fotograficznej i elektronowej oraz spektrometrii (po-
miary potozen prazkéw). Z chwila, gdy stanie sie mozliwe postawienie badan radio-
astronomicznych w Polsce na odpowiednim poziomie, nalezy przystapi¢ do organizo-
wania tych badan w C. O. A.

Badania te muszg by¢ zespolone z pracami teoretycznymi nad zagadnieniami
struktury atmosfer gwiazd, teorii widma ciggtego, teorii konturéw prazkéw widmo-
wych i krzywych wzrostu oraz nad zagadnieniami stanu i proceséw odbywajacych sie
w materii rozproszonej.

Okres najblizszych pieciu lat nalezy wyzyskaé¢ na przygotowanie przysztych
pracownikéw do pracy w tych dziedzinach.

Aby badania projektowane ustawi¢ nalezycie w sensie kosmologicznym i ewo-
lucyjnym, nalezy réwnolegle bada¢ wiasciwosci kinematyczne rozpatrywanych obiek-
téw, ich rozmieszczenie przestrzenne i dynamike. Waznym zadaniem bedzie stwo-
rzenie w tej dziedzinie nalezytej bazy faktow, zwilaszcza dotyczacych obiektéw da-
lekich, stosunkowo mato dotychczas zbadanych. Szczegélny nacisk nalezy potozy¢
na planowe badania predkosci radialnych obiektéw dalekich w wybranych polach.
Najblizszym zadaniem C. O. A. w okresie piecioletnim bedzie opracowanie nowych
lub ulepszonych metod indywidualnego i masowego wyznaczania predkosci radialnych
gwiazd i materii miedzygwiazdowej.

Wspotpraca nad postawionymi zagadnieniami, prowadzona réwnolegle metodami
astrofizyki obserwacyjnej i teoretycznej, oraz astronomii gwiazdowej zapewni naj-
wiekszg efektywno$¢ badaniom nad stanem i przemianami materii kosmicznej w do-
stepnej czesSci Wszechswiata.

Zatozenia planu badan w dziedzinie astrometrii

Planowanie w tej dziedzinie jest w duzej mierze utatwione przez to, ze gtdwne
zagadnienia wspotczesnej astronomii byty wielokrotnie dyskutowane w szerokich
kotach specjalistéw catego Swiata. W dyskusjach tych zainicjowanych przez astro-
metrystow radzieckich, za najaktualniejsze zadanie uznano realizacje tzw. katalogu
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gwiazd stabych — przedsiewziecia majgcego na celu wprowadzenie do astronomii
nowego uktadu odniesienia, realizujgcego postulat inercjalnosci w znacznie wigkszej
mierze niz uzywany obecnie uktad odniesienia.

W realizacji tego dtugoterminowego przedsiewziecia powinno C. O. A. wzigé
jak najzywszy udziat, gtéwnie na odcinku nawigzywania potozeri gwiazd stabych do
galaktyk (mgtawic pozagalaktycznych), na drodze fotograficzne;j.

Ponadto powinno C. O. A. wzig¢ udziat rowniez w ustalaniu potozenia réwnika
niebieskiego (w nowym ukladzie) przez obserwacje fotograficzne potozen matych
planet (planetoid) specjalnie do tego celu wybranych, jak réwniez przez obserwacje
satelitow duzych planet (Jowisza i Saturna). Te ostatnie obserwacje moga sta¢ sie
podstawg do opracowania Scistej teorii ruchéw satelitéw.

Przewidujemy w tej dziedzinie réwniez prace nad specjalnymi obiektami; w tej
chwili wydaja sie pozadane obserwacje pozycyjne gwiazd podwdjnych ze wzgledu
na do$¢ duze znaczenie tych obiektéw dla zagadnien ewolucyjnych, jak rowniez
obserwacje wigzace sie z ruchami wiasnymi niektorych wybranych grup gwiazd.
Szczeg6towy program badan przysziego C. O. A. bedzie opracowany w chwili rozpo-
czecia pierwszych prac na instrumentach tej placéwki a wiec przypuszczalnie w koncu
okresu piecioletniego.

Instrumentarium astrofizyczne Centralnego Obserwatorium

Komisja Centralnego Obserwatorium Astronomicznego, dziatajgca w latach
1952/53 przy Komitecie Astronomicznym PAN opracowata wytyczne kierunkéw ba-
dan, wyposazenia i lokalizacji przysztego Obserwatorium Centralnego. Na podstawie
tych wytycznych dziata obecnie organ wykonawczy — Zesp6t Budowy C. O. A. PAN.

W dziedzinie astrofizyki, szczeg6lnie zainteresowanej w powstaniu Obserwatorium
Centralnego ze wzgledu na trudno$é realizowania w matych obserwatoriach uniwer-
syteckich duzych naktadéw instrumentalnych wymaganych we wspétczesnych ba-
daniach astrofizycznych, Komisja wytkneta jako gtéwne kierunki badan obserwacyj-
nych analize widmowg i fotometrie gwiazd oraz w dalszym etapie badania radio-
astronomiczne. Odpowiednio do tego Komisja zaprojektowata dwa podstawowe na-
rzedzia astrofizyczne: reflektor o $rednicy 2m i kamere Schmidta o $rednicy efek-
tywnej 60 cm z pryzmatami obiektywowymi. Typ i rozmiary aparatury radioastrono-
micznej majg by¢ ustalone w przysztosci, gdy beda przygotowane kadry specjalistow
w tej dziedzinie.

Potrzeba uzyskania dla Polski nowoczesnych co do typu i rozmiarow narzedzi
astrofizycznych byta stale i od dawna podnoszona przez astrofizykéw polskich. Od
chwili powstania Polski Ludowej sprawa ta przenosita sie kolejno z forum Komisji
Astrofizycznej powotanej przez Ministerstwo Os$wiaty, do podsekcji Astronomii | Kon-
gresu Nauki Polskiej i wreszcie do Komitetu Astronomicznego PAN. W tych organi-
zacjach i przy wielu innych okazjach dyskutowano i analizowano wielostronnie i wie-
lokrotnie to zagadnienie, totez, gdy sprawa utworzenia C. O. A. zostata przez Polska
Akademie Nauk postawiona na porzadku dziennym, astrofizycy polscy jednomysinie
wysuneli wymienione dwa typowe narzedzia jako podstawowe dla C. O. A, rezy-
gnujac nawet w niektorych wypadkach ze staran o uzyskanie podobnych narzedzi
dla obserwatoriow uniwersyteckich.

Aby wazniejsze sprawy dotyczace C. O. A. byty znane ogétowi astronomow, Ze-
spot Budowy C. O. A. uwaza za wskazane opublikowa¢ argumenty uzasadniajgce
potrzebe wymienionych narzedzi astrofizycznych dla C. O. A. tym bardziej, ze jed-
nolitej w tym wzgledzie opinii astrofizykow polskich przeciwstawiali sie niektérzy
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astronomowie stojacy zdata od spraw astrofizyki. Oddajemy glos w tej sprawie
w pierwszym rzedzie Komisji C. O. A., przytaczajagc wyjatki z referatu w sprawie
instrumentarium astrofizycznego C. O. A., przyjetego na jednym z posiedzen tej Ko-
misji.

»Wyposazenie instrumentalne przysztego Obserwatorium Centralnego winno
byé: celowe, czyli najskuteczniej stuzace — w ramach wspétczesnych osigg-
nie¢ technicznych — obranym kierunkom badan: spektroskopii i fotometrii;
wszechstronne, aby w granicach obranych kierunkéw mogto obstuzy¢ moz-
liwie szeroki wachlarz zagadnien, jakie stang przed obecnym i przysztym poko-
leniem astronoméw polskich; oszczedne, to znaczy dajace maksimum uzytecz-
nosci w stosunku do ceny; w tym rozumieniu mata i tania luneta moze byé pro-
jektem mniej oszczednym niz duzy i kosztowny teleskop.

W poszukiwaniu najlepszych rozwiazan Komisja starata sie wyzyskaé wszystkie
zasoby wiedzy i doSwiadczen astronomdw polskich, jak rowniez opinie wybitnych
astrofizykow i doswiadczenia przodujacych obserwatoréw zagranicznych, w szcze-
gélnosci radzieckich. W poszukiwaniu rozwigzan realnych Komisja musiata
uwzgledni¢ istniejgce obecnie mozliwosci techniczne i handlowe uzyskania pro-
jektowanej aparatury.

W wyniku obrad Komisja przedstawia nastepujacy projekt ramowy instru-
mentarium astrofizycznego Centralnego Obserwatorium.

A. Narzedzia podstawowe — teleskopy
1) Reflektor

0 S$rednicy lustra gtéwnego 2 m, przeznaczony do badan spektroskopowych poje-
dynczych obiektéw w duzej dyspersji, oraz do pomiarow fotometrycznych —
fotoelektrycznych.

Wszelkie badania astrofizyczne, widmowe jak i fotometryczne obiektéw
niebieskich — z wyjatkiem Stonca i Ksiezyca — wymagajg uzycia receptora pro-
mieniowania, ktérego zadaniem jest zogniskowanie, mozliwie poprawne optycz-
nie, mozliwie szerokiej wigzki promieniowania wysytanego przez dany obiekt.
Im wieksza jest Srednica receptora, tym stabsze obiekty pozwala on bada¢; zasieg
w przestrzeni jest proporcjonalny do $rednicy receptora, liczba za$ obiektéw
dostepnych badaniu — w przyblizeniu proporcjonalna do trzeciej potegi $rednicy.
Wspoiczesna technika budowy teleskopdw osiagneta maksymalng $rednice 5 me-
trow w teleskopie Hale’a na Mt Palomar. Jest to gérna granica rozmiaréw, od
ktorej musimy znacznie odstagpi¢ z uwagi na rozporzadzalne $rodki techniczne
1 zasoby. Szukajac granicy dolnej zatrzymujemy sie przy $rednicy 2 m, jako
najmniejszej wsrod budowanych obecnie teleskopéw tego typu. Reflektor o $red-
nicy 2 m buduje obecnie NRD; budowany w Anglii teleskop lzaaka Newtona
ma S$rednice 2,5 m; Zwiazek Radziecki i Stany Zjednoczone planujg budowe
reflektoré6w o $rednicach 3 m.

Komisja uwaza, ze teleskop o S$rednicy 2 m jest minimalnym receptorem
odpowiednim do swego celu i dajagcym sie zrealizowa¢ w obecnych warunkach.

Realng mozliwo$¢ wykonania projektowanego teleskopu przedstawia w chwili
obecnej firma C. Zeiss, Jena, NRD, z ktérej przedstawicielami przepro-
wadzono na ten temat rozmowy informacyjne podczas ich pobytu w Polsce
w r. ub. Pomysing okolicznoscig jest w tym wypadku fakt, ze firma ta buduje
obecnie teleskop zblizonych rozmiaréw i typu. Z firmg ta nalezy przedyskuto-
waé i uzgodni¢ dalsze szczeg6ly konstrukcyjne projektowanego teleskopu, do
czego bedzie konieczny wyjazd delegacji astronomoéw polskich do Jeny.
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2 Kamera Schmidta

o Srednicy efektywnej 60 cm, ogniskowej 2 m z pryzmatami obiektywowymi
o katach tamigcych 4° i 2° (w odniesieniu do flintu), przeznaczona do masowej
spektroskopii gwiazd w matej dyspersji, oraz do fotometrii fotograficznej. Jest
to narzedzie stuzace réwniez do spektroskopii i fotometrii, jednak ma inne
przeznaczenie niz reflektor. W dziedzinie spektroskopii reflektor ma stuzy¢
do indywidualnych badan poszczegdlnych obiektow w duzej dyspersji z uzyciem
spektrografow szczelinowych. Problematyka zwigzana z reflektorem odnosi sie
gtéwnie do widm prazkowych; nalezg tu zagadnienia struktury i skitadu che-
micznego atmosfer gwiezdnych, pdl magnetycznych i ruchéw radialnych: ruchu
catej gwiazdy, ruchow turbulencyjnych, ekspansji, rotacji, pulsacji. Natomiast
kamera Schmidta z pryzmatami obiektywowymi, dajgca zdjecia widmowe catych
okolic, obstuguje z jednej strony badanie widm ciggtych (temperatury gwiazd),
z drugiej — badania widmowe o charakterze statystycznym jak klasyfikacja
widmowa, badanie rozktadu przestrzennego gwiazd i materii miedzygwiazdowej.
W dziedzinie fotometrii reflektor stuzy do indywidualnych precyzyjnych pomia-
réow fotoelektrycznych, kamera Schmidta za$§ do fotometrii fotograficznej catych
okolic nieba. W ten sposéb dwa projektowane teleskopy, spetniajgc rézne zada-
nia, tworzg komplet podstawowych narzedzi astrofizycznych. Kamera Schmidta
jest potaczeniem lustra sferycznego i soczewki korekcyjnej, umieszczonej w jego
srodku krzywizny, usuwajgcej aberacje sferyczng i kome lustra. Dzieki temu
daje poprawne obrazy nie tylko na osi gtdwnej, ale i w polu. Wynaleziona przed
dwudziestu laty, szybko opanowata rynek narzedzi astronomicznych, wy-
pierajac — w dziedzinie astrofizyki — dawny astrograf dzieki swej achroma-
etycznosci i duzej sile Swiatta. Zalety te sq szczeg6lnie cenne przy uzyciu pryzma-
téw obiektywowych, pozwalajg bowiem otrzymywaé¢ widma stabych gwiazd
w nieograniczonym zakresie widma.

Rozmiary projektowane: $rednica soczewki korekcyjnej 60 cm, Srednica lustra
90 cm, dlugos¢ ogniskowej 2 m przyjety sie w praktyce jako standardowe dla
kamer $redniej wielkosci.

Dla tej $rednicy wykonanie pryzmatow obiektywowych jest technicznie w zu-
petnosci osiggalne. Wykonanie kamery Schmidta jest réwniez mozliwe w firmie
C. Zeiss, ktora buduje obecnie blizniacze narzedzie dla jednego z obserwatoriow
w NRD.

B. Przyrzady pomocnicze
1) Spektrografy

a) Spektrograf siatkowy z 2 wymiennymi kamerami o dyspersjach 3 i 8 A/mm
w widmach | rzedu do pracy w ognisku Coude.

b) Komplet spektrografow do ogniska Cassegraina o wymiennej liczbhie pryz-
matow 1—3 z 2 kamerami typu Schmidta f/l i /2, oraz jednej kamerze soczew-
kowej f/5.

c) Spektrograf kwarcowy o 2 pryzmatach do ogniska Cassegraina (kamery
typu Schmidta o soczewkach UV).

2) Fotometry

a) 2 komplety fotometréow fotoelektrycznych.

b) Fotometr integralny do klisz.

c) Fotometr samopiszacy do widm..

d) Fotometr rejestrujgcy natezenia w widmach.
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3) Komparator projekcyjny do pomiaru potozen prazkéw widmowych.

4) Komparator btyskowy.

5) 2 mikroskopy o matym powiekszeniu (lupy binokularne).

Podany wykaz ogranicza sie do najbardziej niezbednych standardowych przy-
rzagdow pomocniczych, mozliwych do wykonania w firmie Zeiss, wytwdrniach
radzieckich i krajowych. W miare rozwoju tematyki koniecznoscig bedzie kon-
struowanie we wilasnym zakresie specjalnych przyrzadéw pomocniczych.

Projektowany komplet spektrograféw szczelinowych pokrywa caty zakres dy-
spersji stosowanych w spektroskopii gwiazd i zakres ditugosci fali obejmu-
jacy sSwiatto oraz bliski nadfiolet i podczerwien.

Fotometry fotoelektryczne sg przewidziane dla reflektora oraz do astrografu
podwdjnego (patrz astrometria). Kazdy komplet obejmuje przynajmniej dwa za-
kresy widma. Pozostate fotometry stuza do pomiaru klisz zwyktych (b), widmo-
wych bezszczelinowych (c) i szczelinowych (d). Komparator projekcyjny stuzy
do prac wyznaczania predkosci radialnych. Komparator btyskowy — do poréw-
nawczego badania zdje¢, w szczegdlnosci do wykrywania gwiazd zmiennych.

Mikroskopy sa potrzebne do inspekcji widm, w szczeg6lnosci do prac zwig-
zanych z klasyfikacjag widmowa.

C. Pracownie j

1) Laboratorium fizyczne

a) Dziat optyki:
przyrzady: tawy optyczne, spektrometr, sensytometry, standardowe zrédia $wia-
tta; fabrykaty optyczne: komplety soczewek, pryzmaty, siatki dyfrakcyjne, nikole,
polaroidy, filtry itp.

b) Dziat elektroniki:
przyrzady: Zr6dia napie¢ i pradéw, przyrzady pomiarowe praddéw, napie¢, opo-
réw, pojemnosci w réznych zakresach;
fabrykaty: komplety lamp elektronowych, kondensatory, opory itp.

2) Warsztat mechaniczny:
maszyny: 2 obrabiarki, frezarka, wiertarka, szlifierka, komplet narzedzi $lusar-
skich ;
materiaty: zelazne i niezelazne blachy, prety, druty itp.

3y Ciemnia fotograficzna wraz z matym laboratorium chemicznym.

Szereg przyrzadoéw pomocniczych, jak spektrografy specjalne, urzadzenia do
fotometrycznej kalibracji itp. trzeba bedzie wykonywac¢ na miejscu. Dlatego tez
koniecznag rzecza jest zatozenie nieduzych pracowni wiasnych, w ktérych mozna
bedzie konstruowaé potrzebne przyrzady z gotowych fabrykatéw.

Laboratorium optyczne zaopatrzone w najprostsze przyrzady i fabrykaty
optyczne ma stuzy¢ do badania i konstrukcji pomocniczych urzadzen optycznych
potrzebnych do rozwijajacej sie tematyki prac.

Laboratorium elektronowe jest pomys$lane jako punkt wyjscia i teren doswiad-
czalny do przysztych badan radioastronomicznych. Poza tym ma ono obstugiwac
biezace potrzeby Obserwatorium z zakresu elektroniki, jak urzgdzenia do stero-
wania elektronowego napedu lunet, zastosowania oscylograféw katodowych do
fotometréow, wzmacnianie i pomiar pragdéw w fotometrach fotoelektrycznych itp.

Warsztat mechaniczny zaopatrzony w najniezbedniejsze maszyny, ma stuzy¢
do dokonywania biezacych napraw oraz do konstrukcji przyrzagdéw pomocniczych.

Postepy Astronomii i. Il z. 1 4
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Ciemnia fotograficzna winna obstugiwa¢ wszelkie prace z zakresu fotografii
astronomicznej: wywotywanie klisz, fotograméw, wykonywanie powiekszen, foto-
kopiowanie. Laboratorium chemiczne jest przewidziane do obstugi ciemni foto-
graficznej: przyrzadzanie réznego rodzaju ‘wywotywaczy, uczulanie klisz itp.

%

Wniosek

W poczuciu odpowiedzialnos$ci wobec obecnego i przysztego pokolenia astrono-
moéw polskich, nauki polskiej oraz pracujgcych mas ludowych Komisja stwierdza,
ze Obserwatorium Centralne speini swoje zadanie i otworzy nowg ere astronomii
polskiej tylko w tym wypadku, jezeli otrzyma odpowiednie, nowoczesne instru-
mentarium; w przeciwnym razie bedzie pustym dzwiekiem wprowadzajacym
w bigd spoteczenstwo.

Komisja przedstawia niniejszy projekt ramowy instrumentarium astrofizycz-
nego w zgodnym przesSwiadczeniu, ze jest on celowy, realny i oszczedny i prosi
Prezydium Polskiej Akademii Nauk o przyjecie tego projektu oraz nadanie
mu mocy wykonawczej.

W szczegélnosci Komisja wnosi, by gtéwne narzedzie Obserwato-
rium Centralnego, reflektor o $rednicy 2m otrzymat na-
zwe teleskopu Mikotaja Kopernika, stajgc sie najwspa-
nialszym pomnikiem, godnym wielkiego Astronoma i Na-
rodu Polskiego".

Do tych wskazan zacytowanych wedtug referatu przyjetego w 1953 r. na Komisji
dla spraw Centralnego Obserwatorium Astronomicznego dodamy uzupetnienia i wy-
jasnienia, jakie bieg czasu i prac Zespotu Budowy C. O. A. nasuwa.

W toku korespondencji z firmg Zeiss i podczas wizyty cztonkdéw zespotu ustalono,
ze firma Zeiss moze wykona¢ projektowane instrumentarium; poza tym omdwiono
sprawe wyboru typu reflektora: sposrdd rozwazanych typoéw teleskopdw o lustrze
gtdbwnym parabolicznym lub sferycznym, wybrano ten pierwszy typ w klasycznych
rozwigzaniach Newtona, Cassegraina i Coude, wobec tego, ze typ ten lepiej odpo-
wiada przeznaczeniu teleskopu, a firma podejmuje sie wykonania lustra parabolicz-
nego. Podana orientacyjna cena budowy instrumentarium siega wysokosci okoto
8 milionéw rubli dla reflektora i 1100 tysiecy rubli dla kamery Schmidta.

Poniewaz wysoki koszt reflektora jest gtdwng przyczyng oporéw w stosunku do
tego najistotniejszego narzedzia, warto przytoczy¢ racje znane astrofizykom, a nie-
znane by¢ moze szerszemu ogotowi, stwierdzajace optacalno$é budowy reflektora
tych rozmiaréw. Analiza widmowa jest i pozostanie z pewnoscig przez dtugi okres
czasu najbardziej skutecznym i precyzyjnym instrumentem w badaniu fizyki wszech-
Swiata, daje bowiem wglad w strukture najsubtelniejszych elementéw materii —
atomow. Bujnie rozwijajgca sie w ostatnich latach astronomia radiowa jest rozsze-
rzeniem analizy widmowej na drugie ,okno“ atmosfery ziemskiej w zakresie fal
milion razy dtuzszych od fal Swietlnych. Uzupetnia ona w sposéb cenny badania
widmowe optyczne, ale nie pomniejsza w zadnej mierze ich znaczenia i aktualnosci,
ani nie moze ich w najmniejszym stopniu zastapi¢, jakby sie mogto wydawac nie
specjalistom, sadzacym réwniez btednie, ze aparatura radioastronomiczna wymaga
mniejszych nakiaddw pienieznych. Szybki wyscig rozmiaréw teleskopéw radiowych
dopiero sie zaczat i trwaé bedzie przez dtuzszy okres czasu. W tym okresie czas
uzytecznosci budowanych aparatur jest bardzo krotki. Natomiast w dziedzinie tele-
skopdw optycznych wzrost rozmiardw po osiggnieciu maksimum w S$rednicy 5 me-
trow na pewien dluzszy prawdopodobnie okres czasu ustat: nastepuje okres ,poko-
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jowego* wykorzystywania osiggnietych aparatur, okres opracowywania podbitej
przestrzeni o zasiegu jednego lub dwdéch miliardow lat Swiatta. Zawarto$¢ tej prze-
strzeni jest tak bogata, ze dostarczy ona warto$ciowego materiatu do badafd wszyst-
kim istniejagcym i wielu nowopowstajgcym wiekszym teleskopom na Swiecie. W tych
warunkach czas uzytecznosci teleskopu 2-metrowego bedzie stosunkowo diugi, z pew-
noscig rzedu kilkudziesieciu lat i cena jego w stosunku do czasu wyzyskania bedzie
bardzo niska. Nie bytoby tez racjonalne ani oszczedne budowanie kilku mniejszych
teleskopéw, np. 1-metrowych, zamiast jednego wiekszego. W dzisiejszej skali teleskop
dwumetrowy o zasiegu 20 wielkosci gwiazdowej w fotografii bezposredniej i 10 wiel-
kosci w spektroskopii o duzej dyspersji jest narzedziem nowoczesnym, zdolnym
dostarczy¢ cennych materiatow do prac systematycznych i pionierskich, gdy tym-
czasem jednometrowy teleskop o zasiegu dwukrotnie mniejszym, dajac w przybli-
zeniu 8 razy mniej obiektéw do badan, tych warunkéw nie spetnia. Pierwszy jest
bliski osiggnietego w technice instrumentalnej maksimum, drugi — daleki od niego.
Wreszcie doda¢ nalezy, ze komplet dwdéch planowanych narzedzi z pewnos$cig bedzie
w stanie nasyci¢ catkowicie zapotrzebowanie na materiatly obserwacyjne wszystkich
astrofizykéw w Polsce, nawet w przecietnych warunkach obserwacyjnych klimatu
polskiego.

Zesp6t Budowy C. O. A. PAN

Instrumentarium astrometryczne Centralnego Obserwatorium

Uchwatg Komisji dla Spraw C.O. A. przewidziane sg jako gtéwne narzedzia
dla kierunku astrometrii: a) astrograf podwojny o S$rednicy 40cm, b) refraktor
o $rednicy 50 cm.

Wymienione narzedzia naleza do typu ogdlnych narzedzi astronomicznych ze
wzgledu na swe liczne zastosowania w astronomii, w przeciwienstwie do specjalnych
narzedzi astrometrycznych o stosunkowo waskim zakresie przeznaczenia.

Oba narzedzia stanowig nieodzowng pozycje instrumentarium kazdego wiekszego
obserwatorium astronomicznego ze wzgledu na wspomniany ogo6lny charakter ich
zastosowan w astronomii obserwacyjnej, zarowno w sektorze fotograficznym jak i wi-
zualnym.

Poza ogdlnymi zatozeniami, ktérymi kierowata sie Komisja dla Spraw C.O.A.
w swej decyzji co do nabycia astrografu i refraktora, zostata wzieta réwniez pod
uwage i przyszta problematyka C.0O.A. z dziedziny astrometrii. Zasadnicze mo-
menty przedstawiajg sie nastepujaco:

A) Astrograf podwojny o S$rednicy obiektdw 40cm oraz ogniskowej
206 cm, skala zdje¢ 1mm = 100". Astrografy o stosunku 1:5 sa obecnie w uzyciu
w wielu obserwatoriach i posiadajg wiekszy zakres zastosowania niz astrografy nor-
malne, majace mniejsze pole widzenia i mniejszg Swiattosite. W wielu zagadnieniach
mniejsza skala zdje¢ tych narzedzi w poréwnaniu z normalnym astrografem nie ma
zasadniczego znaczenia, szczeg6lnie jesli uwzglednimy wysoka doktadno$¢ nowocze-
snych przyrzadow do pomiaru ptyt fotograficznych.

W programie prac astrografu C. O. A. przewidziana jest wspotpraca z astronomig
radzieckg w utozeniu katalogu stabych gwiazd.

Jak wiadomo, istniejgce katalogi fundamentalne nie zaspokajajg potrzeb astro-
nomii; odnosi sie to w szczeg6lnosci do ruchéw wiasnych gwiazd, ktére na skutek
istnienia systematycznych btedéw katalogéw sa zalezne od uktadu fundamentalnego.
Z tym sie wigzg zagadnienia czasu i statych astronomii, jak np. statej precesji, nu-

4+
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tacji, wspotrzednych apeksu Stonca, statlych ruchu wirowego Galaktyki, ktore sg za-
lezne od ruchéw wiasnych gwiazd.

Zagadnienie wyznaczania ruchéw wiasnych gwiazd wymaga wiec nowego podej-
$cia i ujecia. Na tym tle powstata mys$l utozenia katalogu stabych gwiazd wysunieta
przeszto 20 lat temu przez astronoméw radzieckich.

Zasadnicza mysl katalogu stabych gwiazd polega na wykorzystaniu pozagalak-
tycznych mgtawic. Wiasne ruchy mgtawic pozagalaktycznych 12—14 wielkosci gw.
wynosza nie wiecej niz 1" w ciggu 8000 lat. Mgtawice takie przedstawiaja wiec do-
godne punkty oparcia na niebie dla wyznaczenia ruchéw witasnych gwiazd.

W procesie utozenia katalogu stabych gwiazd nalezy wyroznié¢ pie¢ etapow, mia-
nowicie:

1) Katalog fundamentalny 930 stabych gwiazd, ktory jest podstawg dla roznico-
wych obserwacji potudnikowych.

2) Wyznaczenie punktu réwnonocnego i potozenia réwnika na podstawie obser-
wacji matych planet.

3) Nawigzanie katalogu fundamentalnego stabych gwiazd do uktadu FK3 celem
bezposredniego poréwnania tych dwéch systemoéw; pozwoli to wyznaczy¢ w przybli-
zeniu punkt réwnonocy katalogu stabych gwiazd.

4) Utozenie ogdlnego katalogu 17500 stabych gwiazd droga réznicowych obser-
wacji kotami potudnikowymi.

5) Fotograficzne nawigzanie gwiazd ogdlnego katalogu stabych gwiazd do mgta-
wic pozagalaktycznych celem wyprowadzenia ruchow wilasnych gwiazd niezaleznie
od obserwacji potudnikowych. Ogétem wybrano 273 mgtawic pozagalaktycznych oraz
dodatkowo 445 pozornie sgsiadujacych z pierwszymi.

Udziat C. 0. A. w tym wielkim przedsiewzieciu astronomii radzieckiej dotyczytby
punktéw 2, 3 i 5 wymienionego programu.

Punkt 2 tego programu ma stanowi¢ cze$¢ bardziej ogo6lnego programu obser-
wacyjnego dotyczgcego matych planet. Obserwacje matych planet nie stracity w ni-
czym na aktualnosci. Jak to stwierdzaja uchwaly 20 Komisji Miedzynarodowej Unii
Astronomicznej (por. Transactions of the I. A. U. Vol. VIII) mate planetki musza by¢
pilnie $ledzone. Wchodzg tu w gre zagadnienia mechaniki nieba, kosmologii i kosmo-
gonii Uktadu Planetarnego. Poszukiwanie matych planet optaca sie i prowadzi do
wykrycia osobliwych planetek typu Amora, Erosa, Hidalgo, Trojanczykéw itp. Za-
gadnienie rachunkowego $ledzenia matych planetek, ktére niedawno jeszcze zdawato
sie by¢ ucigzliwym serwitutem przerastajgcym mozliwosci rachmistrzow, przestaje
by¢ problemem dla nowoczesnych maszyn.rachunkowych. Potrzebne sg nadal liczne
obserwacje. Pod tym wzgledem astrograf C. O. A. bedzie z powodzeniem petnit swg
stuzbe. Jest on tego samego typu co astrografy w Heidelbergu i Uccle, ktére tak do-
brze zastuzyty sie na polu matych planetek.

Katalog gwiazd stabych i mate planetki wyczerpujg catkowicie mozliwosci astro-
grafu.

B) Refraktor wizualny o $rednicy obiektywu 50 cm, ogniskowa 10m.
Z 49 wiekszych obserwatoriéow Swiata 15 posiada refraktory o $rednicy obiektywu
od 41 do 50 cm, pozostate majg silniejsza optyke, od 50 do 102 cm. W 10 przypadkach
refraktory sa podwdjne albo nawet potrojne. 43 z wymienionych narzedzi zostato
wykonane przed 1925 rokiem, pozostate 6 w okresie 1925—1934 (wedtug Danjon-
Couder: Lunettes et Telescopes, wyd. 1935).

Program obserwacyjny refraktora C. O. A. ma obja¢ obserwacje mikrometryczne:
a) gwiazd podwdjnych, b) satelitbw Jowisza i Saturna, c) stabych komet, d) obser-
wacje zakry¢ gwiazd przez planety.
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a) Obserwacje gwiazd wizualnie podwdjnych sg tradycyjnie zwigzane z nazwi-
skami H. Dembowskiego i J Jedrzejewicza i stanowig dziat polskiej
astronomii, ktéremu nalezy sie miejsce w Centralnym Obserwatorium Polskiej Aka-
demii Nauk. Ze tradycje astronomiczne co do gwiazd podwdjnych sa nader aktualne
wsrdad polskich astronoméw, Swiadczg prace rachunkowe w tej dziedzinie (dr T. R a-
kowiecki, dr St. Wierzbinski). Gwiazdy podwdjne sa obecnie nieco zanied-
bane pod wzgledem obserwacyjnym, jak to wynika ze statystyki obserwacji tych
'obiektéw: 17 000 gwiazd podwdjnych katalogu Aitk ena wymaga pilnego $ledzenia.
Sg tam gwiazdy, ktérych orbity dawniej juz obliczone wymagaja poprawienia lub
takie, dla ktérych stwierdzono ruch orbitalny, lecz nie obliczono elementéw, wresz-
cie takie, o ktérych jeszcze mato co wiadomo. Wszystkie one wymagaja obserwacji.

- b) Teoria ruchu satelitow Jowisza i Saturna jest na ogdt niedostatecznie opra-
cowana. Potrzebny jest materiat obserwacyjny.

Wyjatek stanowig cztery wielkie satelity Jowisza, ktérych teoria zostata opra-
cowana niezaleznie przez Simpsona i De Sitter a, lecz i tu potrzebne sg obser-
wacje dla poprawienia teorii.

Wiadomo, ze nawigzanie planet do gwiazd natrafia na duze trudnos$ci natury
pomiarowej ze wzgledu na wystepujace tu bledy systematyczne. Prof. T. Bana-
chiewicz zwrocit uwage na mozliwo$é unikniecia tych trudnosci w wypadku
Jowisza przez nawiazywanie mikrometryczne gwiazd do satelitow tej planety; w lu-
necie satelity posiadajg obraz stellarny, przejscie za$ od satelity do planety daje
teoria ruchu satelitbw. Tg drogg otrzymane potozenia Jowisza sg wolne od bledow
pomiarowych i posiadaja duza warto$¢ dla teorii ruchu Jowisza.

c) Polska astronomia ma za sobg piekne sukcesy w dziedzinie badan komet:
teoria ruchu komet (T. Banachiewicz, M. Kamienski) oraz odkrycie komet
jadniejszych (Wilk, Orkisz, Lis). Nasze obserwacje komet sg nieliczne ze wzgledu
na stabg optyke. W tej dziedzinie jest na ogdt wiele do zrobienia, gdyz obserwacje
komet sg na skale Swiatowg wcigz jeszcze niedostateczne.

d) Obserwacje zakry¢ gwiazd przez planety lub ich satelitdw majg wazne zna-
czenie ze wzgledu na to, ze umozliwiajag doktadne wyznaczenie $rednic planet i ich
satelitow. Prof. T. Banachiewicz zwrocit uwage na mozno$¢ wyznaczenia tg drogg
$rednicy Plutona. Obserwacje zakry¢ gwiazd przez planety wymagajg dobrej optyki
i beda stanowity ze wzgledu na swe znaczenie wdzieczny program dla refraktora
C. 0. A

Byloby rzecza wskazang, by refraktor wizualny byt zaopatrzony w pojedynczy
astrograf (o tejze Srednicy obiektywu i ogniskowej co wizualny); pozwolitoby to roz-
szerzy¢ program na obserwacje paralaks gwiazd. W tej dziedzinie jest jeszcze sporo
do zrobienia, tym bardziej, ze refraktoréw fotograficznych o f 10m objetych pro-
gramem paralaks jest na calym $wiecie tylko trzy — Allegheny, Johannesburg, Lem-
bang. Paralaksy trygonometryczne zostalty wyznaczone dla 5175 gwiazd, lecz w wiek-
szosci wypadkéw wymagaja one powtdrzenia. Waznym i aktualnym zagadnieniem
jest rdbwniez wyznaczenie paralaks gwiazd za¢mieniowych, jak to juz niejednokrotnie
podkreslat prof. T. Banachiewicz (zagadnienie paralaks trygonometrycznych nalezy
do fundamentalnych probleméw astrometrii, poniewaz paralaksy te lezag u podstawy
wszystkich dalszych metod wyznaczenia odlegtosci we wszech$wiecie).

Gdyby ze wzgledéw finansowych astrograf dtugoogniskowy nie mdgt by¢ zamo-
wiony obecnie, nalezy przewidzie¢ takg mozliwo$¢ w przysztosci przy budowie mon-
tury refraktora wizualnego.

J. Witkowski
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Refleksje poza¢mieniowe

W zwigzku z tegorocznym zac¢mieniem Stonca, czyli ze zjawiskiem, ktérego na
swym terenie Polska nie ujrzy przed uptywem 200 lat, podpisany jako mito$nik astro-
nomii, a z zawodu — popularyzator tej wiedzy zardwno z obowigzku, jak i z potrzeby
musiat przestudiowaé wiele réznych publikacji, tak dawniejszych, jak i biezgcych.
Przy tej okazji stwierdzitem w nich wiele btednych informacji na'temat zaémienia
i to zarbwno w prasie, w broszurach i ksigzkach. Co dziwniejsze, owe enuncjacje
pochodzg ze strony astronomow zawodowych. Nie jest moim celem ani zadaniem
snucie na ten temat jakichkolwiek wnioskéw. Ograniczam sie tedy jedynie do zare-
jestrowania i krotkiego omdwienia nadmieniajagc, ze podane w nawiasach numery
odpowiadajg pozycjom bibliografii umieszczonej przy koncu artykutu.

W podreczniku astronomii [1] mozna wiec przeczyta¢, ze zacmienie z dnia 30
czerwca 1954 nie bedzie w Polsce widzialne jako catkowite. Takze w wiekszym pod-
reczniku [2] tego samego autora (Tablica II, str. 152) miedzy krajami, w ktérych za-
¢mienie bedzie widzialne jako catkowite, brak jest Polski, chociaz sg wymienione
np. Litwa, Ukraina itd.

W popularnej ksigzce [3] mozna znalez¢ na str. 147 nastepujace zdanie: ,Jeden
z niemieckich astronoméw zadat sobie trud obliczenia momentéw i przebiegéw cat-
kowitych zaémien Stonca na przestrzeni od 3000 lat przed nar. Chr. do roku 7000

po nar. Chr.“.
Jak wiadomo, podobnego dzieta dokonat austriacki (niemiecki) astronom Oppol-
zer za okres (nie — ,na przestrzeni") okoto 3000 lat. Poniewaz podrecznik [2] na-

zywa ,Canon der Finsternisse“ Oppolzera ,najwiekszg praca tego rodzaju" (str. 152),
wiec nalezy przypuszczac, ze autor ksigzki [3] poprzeinaczat faktyczny stan rzeczy.

Postuchajmy teraz, co pisze ten sam autor w ksigzce [3] na str. 145: ,Ksiezyc
zastaniajgc nam podczas zaémienia Stornce, rzuca cien na ziemie. Cien ten ma ksztatt
stozka i pokrywa na Ziemi maty obszar kolisty o promieniu nie wigkszym od 50 km*.

Abstrahujagc od niefortunnego sformutowania, ze cien, ktdry Ksiezyc rzuca na
Ziemie ma ksztatt stozka, trzeba stwierdzi¢, ze maksymalny promien cienia wynosi
okragto 135 a nie 50 km.

Inny astronom podaje na innym miejscu [4], ze maksymalna $rednica cienia wy-
nosi 200 km.

Ten sam astronom podaje w dzienniku [5], ze polska ekspedycja astronomiczna
wybiera si¢ na Kaukaz, gdzie czas zaémienia catkowitego bedzie dtuzszy (niz u nas).
Tymczasem na Kaukazie, w porze znacznie pdzniejszej niz w Polsce, gdzie zaCmienie
zbliza sie juz ku swemu koncowi, czas catkowitosci jest oczywiscie krétszy. Po-
twierdza to radzieckie pismo (6], gdzie dtugo$¢ czasu catkowitosci nad morzem Ka-
spijskim podano na 99 sekund, gdy tymczasem na Suwalszczyznie czas ten wynosit
przeszto 130 sekund.

Trzech astronomow poznanskich wydato okoliczno$ciowa broszurke [7], w ktorej
na str. 16 czytamy: ,,W danym miejscu na powierzchni Ziemi catkowite za¢mienie
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trwa tyle czasu, ile cien Ksiezyca zuzywa na przebiegniecie swej S$rednicyll Takie
twierdzenie jest btedne. Tylko obserwator na §rodkowej linii pasa catkowi-
tosci przezywa tak dtugi okres catkowito$ci. Natomiast dla wszystkich innych trwa
catkowite za¢mienie tylko tyle czasu, ile cien Ksiezyca potrzebuje na przebiegniecie
dotyczacej cieciwy, a nie — S$rednicy.

Wedle autora ksiazki [3] cien Ksiezyca biegnie po Ziemi z szybkoscig obwodowg
Ksiezyca, tj. 60 km/min (str. 145). Jest to oczywiScie sprzeczne z prawda. Szybkos$¢
cienia na powierzchni Ziemi jest wypadkowa kilku szybkosci, a ponadto zalezy od jej
krzywizny. Za¢mienie Stofica zawsze zaczyna sie gdzie$ o wschodzie, a koAczy —
0 zachodzie Stonca — gdzie indziej. W tych porach stozek cienia ksiezycowego pada
ha Ziemie niemal stycznie, jak to zresztg wida¢ w ksigzce [3] na str. 146 z rysunku 42.
Szybko$¢ Ksiezyca rzutuje sie wowczas catkiem ukos$nie i jest przeszto dwukrotnie
wieksza. Na wielko$¢ szybkosci cienia ma tez wptyw szybko$¢ obrotowa Ziemi, zalez-
nie od szerokosci geograficznej, ktéra w czerwcowym za¢mieniu zmieniata sie od 40
do 60, a potem do 20 stopni szer. poin. Szybko$¢ obrotu Ziemi w okolicy Wysp
Owczych, gdzie za¢mienie catkowite przypadio w porze miejscowego potudnia, a pas
catkowito$ci przebiegat wzdtuz réwnoleznika 60°, wyniosta okoto 250m/sek, przez co
szybko$¢ wzgledna cienia musi o tylez sie pomniejszyc.

Moéwiagc w tej samej ksigzce [3] na str. 145, ze czas catkowitosci moze maksymal-
nie wynie$¢ 8 minut, co jest zgodne z prawda, autor [3] moze u czytelnika wywotac
pewien chaos, gdyz z szybkosci 60 km/min wyniknie wowczas S$rednica cienia na
480 km, gdy poprzednio maksymalny promien cienia zostat ograniczony do 50km.

Momenty czasowe roznych zjawisk astronomicznych podaje sie w publikacjach
astronomicznych w czasie uniwersalnym. W tym tez czasie podat Rocznik Astrono-
miczny 1954 (prof. Kepifskiego) momenty dotyczace ostatniego zac¢mienia. Jakkolwiek
kazdemu astronomowi jest to notorycznie znane, to jednak przy kazdej okazji Rocznik
Astronomiczny przypomina, ze podaje momenty w czasie uniwersalnym.

To samo podkreslit w swym artykule w pismie [8] inny autor, zapowiadajgc, ze
podaje momenty w czasie lokalnym obowigzujgcym w Polsce. Zacytowat je jed-
nak wedle Rocznika Astronomicznego w czasie uniwersalnym! A w piSmie mtodzie-
zowym [4] juz nic nie mowi, w jakim czasie podaje momenty i oznacza je znéw —
w czasie uniwersalnym.

Podpisany zauwazyt na czas te usterki i niezwiocznie zaalarmowat radio oraz
niemal wszystkie dzienniki o tym czasowym ,qui pro quo“.

A teraz postuchajmy opisu zaémienia czerwcowego podanego w art. [8] na str. 364.
Czasy i miejsca bedziemy konfrontowaé¢ z datami R. A. 1954:

Autor [8]: Zaémienie zacznie sie w stanie Nevada o godz. 11 min. 1 czasu $rednio-
europ.

R. A. 1954: Czas zgodny. Miejsce 29"46' szer. pdin., 73°34' dtug. zach. Miejsce to znaj-
duje sie na Oceanie Atlantyckim na wsch. od poétwyspu Floryda.

Autor [8]: Catkowito$¢ zaczyna sie o godz. 12 min. 8 nieco na wsch. od Nevady.

R. A. 1954: Czas zgodny. Miejsce 4221'szer. p6in., 99°04' diug. zach. Stan Nebraska.

Autor [8]: O godz. 12 min. 59 za¢mienie calkowite wkracza na teren Suwalszczyzny.

R. A. 1954: Czas zgodny, ale niestety podany w cz. uniw., gdy poprzednie byty w $rodk-
europ.

R. A. 1954: O godz.' 14 min. 57 (eur.) nastepuje koniec za¢mienia catkowitego w miej-
scu 26°18' szer. pdin., 75°56' dlug. wsch. (wedlug atlasu — miasto Adzmir
w Indiach).

Autor [8]: O godz. 16 min. 4 cien Ksiezyca zeslizguje sie z globu w miescie Adzmir
w Indiach.
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R. A. 1954: O godz. 16 min. 4 zakoriczy sie zjawisko czeSciowego zaémienia w miejscu
13°11' szer. p6in., 50°45' dtug. wsch. (wedle atlasu — zatoka Adenska, na
pot. od Arabii).

Autor [8]: Za¢mienie czesciowe zacznie si¢ w kraju 11,33 godz. nad Battykiem, a za-
konnczy na wschodzie kraju o godz. 14 min. 17.

R. A. 1954: Racja, tylko, ze czasy sg znow... uniwersalne, gdy poprzednie byty $rodk.-
eur., a brak jakiejkolwiek uwagi na ten temat.

Z kolei zajmijmy sie artykutem [9], Zostat on napisany dla pewnej agencji, ktora
rozestata go do wielu dziennikébw. Zauwazytem go w ,Gazecie Zielonog6rskiej“
i w ,Stowie Ludu“ (Kielce). W ilu wiecej pismach ukazat sie — nie wiem.

W artykule [9] czytamy, ze pas catkowitoSci czerwcowego zaémienia rozpoczat sie
w Szwecji, a skonczyt w Azji Mniejszej. Szwecja lezy od Suwatk o 700 km na zachdd.
Zacmienie odbyto sie tam moze jaki$ kwadrans przed Suwatkami. Jakim cudem
0 godz. 1345 czasu S$rodk.-eur. mogto rozpoczaé sie zaémienie? Popotudniu? Autor [9]
niezawodnie wiedziat, iz nasi astronomowie pojechali na Kaukaz. Jakim cudem pas
catkowitosci mégt z nad Morza Kaspijskiego powedrowa¢ na zachdd, do Azji Mniej-
szej, czyli na teren Turcji Azjatyckiej? Chyba ziemia zaczeta sie kreci¢ w przeciw-
nym kierunku?

W tym samym artykule [9] znajdziemy, ze grubo$¢ sierpa stonecznego widzial-
nego podczas maksymalnej fazy czesciowego zaémienia wynosita w Polsce od 1—II°/o
$rednicy Stonca. Obie liczby sg nieprawdziwe, a pierwsza — to nawet swego rodzaju
btad. Jezeli przez Polske przechodzit pas catkowitosci, to dolna granica musi rozpo-
czyna¢ sie od (fl/lo. Np. w Augustowie males, faza wynosita 0,999, czyli sierp miat
niemal C0#. W Zakopanem faza ta miata 0,87, wiec grubos¢ sierpa byta 13°/o.

Oto koncowy bilans: Jedno zaémienie Stonca, sze$¢ nazwisk polskich astrono-
mow, kilkadziesigt nieporozumien, btedéw i omyitek. Bilans — niewesoty.
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