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MASERY W RADIOASTRONOMI I

AD AM F A U D R O W I C Z

Biuro Urządzeh Techniki Jądrowej 

Zakład Doświadczalny

MA3EPI.I B PA/MOACTPOHOMMM

A. $ayflpoBM4 

C o f l e p w a H n e

,AaHbi HaGpocoK Teopwi ra30Bbix n KpwuTaJi^imecKMX Ma3epoB, o c h o - 

Bbi mx CTpyKTypbi M HeK0T0pbie cJiyMafi hx npwMeHeHHa:

-  Mcn0Jib30BaHne HauiaThipHoro Ma3epa b KaqecTBe BbicoKocTa6mibHbix 

âcoB,
— npMMeHeHHe pyGwHOBoro Ma3epa b KawecTBe ycMJiHTejis paaMOTejiecKO- 

na.

/JaHa TaK)Ke K03cJ)(J)imneHTa uiyMOB m oroBopeHa ero 3a-

BMCMMocTb ot TeMnepaTypw.

MASERS IN RADIO ASTRONOMY

A b s t r a c t

The outline of gaseous and cristalic maser’s theory, and the principles of 

their constructions are given here. Some of maser’s applications in radioastronomy 

are reported: — the application of ammonia maser as a clock of high stability, 

and — the application of ruby maser as an amplifier in the Harward radio telescope.

The defonition of noise factor and its dependence on temperature is given

too.

Słowo „maser”  powstało ze złożenia pierwszych liter angielskiej nazwy 

w pełnym brzmieniu: Microvave Amplification by Stimulated Emision of Radia

tion*.

♦Podobnego pochodzenia jest slowo „Laser”  — Light Amplification by . . .
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Wprowadził je  po raz pierwszy J .P .  G o r d o n  w roku 1955 i od te j pory 
rozpowszechniło s ię  ono w całym św ięcie. Pomimo nazwy, „maserów”  używa 
s ię  nie tylko do wzmacniania. W radioastronomii używa s ię  ich również jako 
spektrometrów oraz wzorców często tliw ości, a więc i czasu.

Wielką zaletą mikrofalowych wzmacniaczy maserowych wszystkich typów 
je s t  ich niski współczynnik szumów. Umożliwia to użycie maserów przy 
wzmacniaczach bardzo słabych sygnałów. Szczególne zastosowanie znalazły 
masery w radioastronomii fal centymetrowych oraz w radiolokacji dalekiego 
zasięgu.

1. WSTgP T E O R ET Y C Z N Y

Zasada działania maserów opiera s ię  — zgodnie z nazwą — na wymuszonej 
em isji promieniowania elektromagnetycznego. Jako medium promieniującego 
używa s ię  n a jcz ę śc ie j monokryształów półprzewodnikowych (np. rubin). Znane 
są  również masery gazowe oraz masery z wiązką atomową (lub drobinową) — 
tzw. separacyjne.

Rozważmy jakiekolw iek ciało , którego atomy lub drobiny mogą zajmować 
dwa stany energetyczne: E t i E 2.

Załóżmy, że E l < E 2 (rys. 1).
Obsadzenia tych stanów oznaczmy odpowiednio przez Nt i N2. N = /V, + N2

je s t  całkowitą ilo śc ią  atomów (lub drobin) w 1 cm1 
rozpatrywanego cia ła  (w w iększości znanych 

P  przypadków, dla których

N*

I
he N

\ = --------  je s t  rzędu kilku cm, N. ~ jY.= — ).
E2-E* 2

Zgodnie z termodynamicznym rozkładem 
Boltzmana, w stanie równowagi

Rys, 1 Zasada działania 
masera

Jli
JVi'

exp E.-E,
k T

< 1.

Je ż e li teraz umieścimy nasze ciało w polu 
promieniowania elektromagnetycznego o często tliw ości v tak dobranej, że 
hv  = E 2 — E lt to zmiana obsadzeń stanów może nastąpić z następujących 
powodów:
a) em isja spontaniczna

\ d ł  )  em. spon.
= —/l /V2; A = const. > 0
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b) wzbudzenie

/dN.\{ifU  k . - « ' < ■ * » .

B = const > 0; U (u) dv — gęstość energii promieniowania.

c) emisja wymuszona

i — —1 = “ CU (i/) N2; C = const > 0.
\dt f  em.wym.

Ponieważ wszystkie trzy procesy zachodzą jednocześnie, w rzeczywistości 

mamy:,

dNl - ANt + (BNl -  CNJU (u). (2)
i t

_  . dNt dN,
W stanie równowagi termicznej -- =--- = 0.

dt dt

Kombinując więc (1) i (2) możemy otrzymać wzór na natężenie pola promie

niowania, potrzebne do osiągnięcia równowagi:

M ------1

Z drugiej jednak strony znamy równanie Plancka

8 nhv* 1

hv\  _ (3)

.................

Porównując dwa ostatnie wzory znajdujemy
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Zgodnie więc z (3)

A hv

BUj^)=expk T ~ 1'

Ponieważ dla zakresu mikrofal, zwykle hu «  kT, więc równanie (2) można 

zapisać w postaci

—  = - BU M  (/V, - N2) = -  aP (/V, - /Vj); a > 0 
dt

P — moc promieniowania o częstości v padająca na 1 cm1 powierzchni rozwa

żanego ciała;

a — prawdopodobieństwo przejścia 1 -> 2 lub 2 -» 1 liczone na jednostkę mocy 

padającego promieniowania; a> 0.

Moc promieniowania zaabsorbowanego w warstwie ciała o grubości dx 

wynosi

dP = hu-- - dx = — hu aP (Nl — iVj) dx,
dt

czyli

dP
---= - hv aP -  Nt).

Z drugiej jednak strony definiujemy współczynnik absorpcji równaniem

dP

gdzie a — liniowy współczynnik absorpcji.

Porównując dwa ostatnie równania, widzimy, że
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v «fcv/v
a = At/a (/V, - /V,) « ——  ' (4)

Widać więc, że dla jY, > jV2, a >0 i w naszym ciele następuje absorpcja 

promieniowania; gdy Nl < /V2,a < O następuje emisja. Wiadomo, że absorpcja 

promieniowania jest procesem koherentnym. Znaczy to, że promieniowanie, które 

przeszło przez absorbent jest spójne z promieniowaniem padającym, chociaż 

w ogólności może mieć inną fazę. Wynika stąd, że emisja wymuszona jest 

również procesem koherentnym — promieniowanie emitowane jest spójne z pro

mieniowaniem wymuszającym i co najwyżej się różnić od niego fazą. To 

właśnie pozwala używać emisji wymuszonej do wzmacniania sygnałów. Należy 

tylko skonstruować układ, w którym atomy lub cząsteczki posiadają co najmniej 

dwa takie poziomy energetyczne, że obsadzenie wyższego jest większe, niż 

obsadzenie niższego.

2<> MASER Z WIĄZKA CZĄSTECZKOW Ą

Pierwszy maser tego typu został skonstruowany w Uniwersytecie Kali

fornijskim przez J. G o r d o n a  i innych [13].Medium rezonansowym była wiązka 

cząsteczek amoniaku, których budowę pokazuje rysunek 2. Atom azotu może 

zajmować dwa położenia: pod i ponad płaszczyzną atomów 

wodoru. Efekt tunelowy umożliwia, oczywiście, przejście 

z jednego położenia w drugie.

Nie wdając się bliżej w szczegółowe rozważania 

stwierdzamy, że cząsteczka amoniaku posiada w związku 

z tym dwa poziomy energetyczne, oddalone od siebie H

0 \E = hvQ•

W przybliżeniu klasycznym, częstotliwość u0 jest 

równa częstotliwości przejść atomu azotu z jednego po

łożenia w drugie i wynosi ok. 23900 MHz. _ „ ,
i ty S f l Zr p U flO W fl C Z ^ a

Okazuje się, że oddziaływanie pola elektrostatycznego 8 teczfci amoniaku 

z drobiną amoniaku powoduje wzrost energii górnego poziomu energetycznego

1 spadek energii poziomu dolnego (rys^ 3). Jeżeli więc cząsteczki amoniaku 

umieścimy w polu elektrostatycznym E , którego gradient jest różny od zera, 

to drobiny będące w wyższym stanie energetycznym będą wypychane z pola, 

a drobiny niżej energetyczne będą ciągane do pola. Ponieważ pole elektryczne 

przedłuża jednocześnie czas życia drobiny w każdym ze stanów, możliwe 

jest rozdzielenie obu rodzajów drobin oraz zogniskowanie drobin jednego typu. 

W naszym przypadku chcemy, oczywiście, zogniskować wiązkę cząsteczek 

bardziej energetycznych. Stosuje, się w tym celu tzw. multipolowe separatory
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Rys. 3. Wpływ pola elektrycznego E n a  położenie poziomów energetycznych cząs teczk i
amoniaku (efekt.  Starka)

elek trosta tyczne . Separator taki sk łada s ię  z parzystej liczby równoległych 
do s ieb ie , długich metalowych prętów, obejmujących w iązkę cząstek . (Patrz 
rysunki 4, 5 i 6). P ręty  te utrzymywane są  na wysokich potencjałach elektro
statycznych — na przemian dodatnich i ujemnych.

N ajw iększe natężenie pola elek trostatycznego  je s t ,  oczyw iście , w prze' 
s trzen i pomiędzy sąsiednim i prętami. W centrum separatora pole znika; tam

Rys. 4. Budowa czterobiegunowego separatora  elektrostatycznego



Rys. 5. Zasada działania masera z wiązką atomową
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rezonator

falowód

więc ogniskują s ię  cząsteczki amoniaku o wyższym stanie  energetycznym. Po 
przejściu przez separator wiązka wpada do obszaru wypełnionego promieniowa
niem wymuszającym. Zwykle je s t  to rezonator wnękowy nastrojony na częs to 

tliwość vo- Najogólniejszy schemat 
budowy masera wnękowego z wiązką 
amoniakalną pokazuje rys. 6. Jeżeli  
maser pracuje jako generator, rezo
nator wnękowy nie posiada oczywiś
cie falowodu doprowadzającego sy
gnały — promieniowaniem wymusza- 
jąćym je s t  wtedy promieniowanie 
termiczne ścianek rezonatora. Czę
sto tliwość generacji Vg je s t  oczy
wiście różna od p^. J e s t  to bowiem 
często tliwość drgań układu złożone
go z dwóch podukładów:

a) wiązki cząsteczkowej o czę
stości drgań własnych v

b) rezonatora wnękowego o czę
stości drgań własnych v r.

Rezonator powinien być tak zbu
dowany, aby — y r = min, wtedy 
bowiem amplituda drgań Vg j e s t  naj
większa i w pewnych granicach nie 
zależy od natężenia  wiązki.

Ponieważ vr zależy od wymia
rów rezonatora, zwykle umieszcza 
s ię  go w termostacie, przy czym ze 
względu na obniżenie poziomu szu
mów (patrz punkt 4), temperatura pra
cy wynosi przeważnie kilka stopni 
Kelvina.

W zegarach maserowych, maser 
pracuje jako generator. Ponieważ 
często tliw ość generacji j e s t  bardzo 
wysoka (setki i ty s iące  MHz), należy 
ją  najpierw obniżyć. Zwykle stosuje 
s ię  w tym celu m ieszacze dudnie

niowe: buduje s ię  dwa analogiczne masery, których często tl iw ości pracy różnią 
s ię  o kilka KHz. Odfiltrowaną i wzmocnioną często tliw ość dudnień obniża s ię  
potem dalej przy pomocy zwykłych metod elektronicznych.

Opiszemy teraz dla przykładu amoniakalny zegar maserowy wykonany przez

selektor

do zbiornikaZZy: 
gazu LWYi

do pompy

R ys .  6. Budowa m asera  amom aKainego
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L e j  k i n a  [4], przy czym zajmiemy się głównie metodą kontroli jego biegu. 

Zegar składa s ię  z dwóch generatorów wnękowych (0 19,7 x 12 mm) pracują

cych z w iązką amoniakalną. Konstrukcja mechaniczna pozwala zmieniać w nie

wielkich granicach wymiary jednego z rezonatorów, co umożliw ia strojenie 

układu.

Rys. 7. Zegar amoniakalny L e j k i n a  [4] — schemat blokowy układu regulacji

Blokowy schemat aparatury pokazany jest na rys. 7. Z m ieszacza otrzymu

jemy częstotliwość dudnień

v d = v jr - V .  = 200 700 Hz,
“  6 1  62

która po wzmocnieniu przechodzi do odbiornika i detektora. Detektor zbudowany 

jest w ten sposób, że wielkość napięcia wyjściowego zależy od zmian amplitu

dy lub częstotliwości sygnału przychodzącego z mieszacza. Napięcie to podaje 

się na poziomie płytki oscyloskopu. Je że li oba generatory idą idealnie równo, 

obraz na ekranie jest poziomą lin ią  prostą. Do sprawdzenia jakości nastrojenia 

układu wykorzystano fakt, że gdy t o v ^  bardzo słabo zależy od natęże

nia w iązki. Modulowano więc periodycznie natężenie w iązki generatora G l  

i ustawiono aparaturę tak, aby obraz na ekranie oscyloskopu był w dalszym 

ciągu poziomą lin ią  prostą. Wszelkie zmiany w pracy układu objawiały się na 

ekranie jako odchylenia obrazu od prostej. Tak pomyślany system kontroli 

pozwolił stwierdzić, że w przeciągu ok. pół roku średnie kwadratowe odchyle

nie biegu zegara wynosiło 2,5 . 10’10.
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3. MASERY KRYSTALICZNE

Ciałem  aktywnym (medium) j e s t  w tym wypadku kryształ jak iegoś półprze
wodnika, np. germanu, gadolinu i in. N a jc zę śc ie j sto su je  s ię  jednak mono
kryształy rubinu.

Z asada d zia łan ia  m asera krysta liczn ego nie różni s i ę  niczym od opisanej 
poprzednio: należy wytworzyć w krysztale co najmniej dwa takie poziomy ener
getyczn e, aby ob sadzen ie poziomu górnego było w ięk sze od ob sadzen ia  poziomu 
dolnego — i spowodować p rzejśc ie  wymuszone (em isję). Do wytworzenia układu 
poziom ów w krysztale używa s ię  zazw yczaj pola m agnetycznego, które oddzia- 
ływ ując z atomowym* momentem m agnetycznym fi powoduje rozczep ien ie  każ
dego poziomu atomowego na 21 ¥ 1 podpoziomów o energiach

m
£ m = f J / j ’ (5)

gdzie:
/ /  — n atężen ie przyłożonego pola m agnetycznego
I  — spin  atomu
m — tzw. m agnetyczna liczb a  kwantowa: m = I,  I  — 1 ,.  . .  — I  + 1, — I,  razem  

2/ +■ 1 wartości
Ze wzoru (5) wynika, że o d leg ło ść  m iędzy dwoma dowolnymi sąsied n im i po

ziomami wynosi:

E =  £  +  1 - E m = — •m I

W rz ec zy w isto śc i tak jednak nie je s t , gdyż w rozważaniach pow yższych  za
niedbano oddziaływ ania sp in-sp in , wpływy dom ieszek i inne.

Załóżmy tym czasow o, że /  = —; W polu magnetycznym H powstaną w ięc dwa

, . . 1 . 1 podpoziomy energetyczne odpowiadające m --------- 1 m =  4-— k

2 2
Stosunek obsadzeń tych poziom ów, zgodnie z (1) wynosi

* Is tn ie ją  również masery, w których wykorzystuje s ię  jądrowe momenty magnetycz
ne — patrz [ l l ] .
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Widać więc, że w ższy poziom jest słabiej obsadzony. Je że li teraz dosta

tecznie szybko* zmienić kierunek pola na przeciwny, to przez pewien krótki 

okres czasu — zależny od tzw. czasu re laksacji, charakteryzującego dany krysz

tał — wyższy stan energetyczny będzie bardziej obsadzony (potem obsadzenia 

zm ieniają s ię  wykładniczo do stanu równowagi określonego równaniem (1 )).

W tym czasie możliwa jest więc emisja wymuszona. Widać, że opisany wy

żej tzw. dwupoziomowy maser krystaliczny może pracować tylko impulsowo. 

Jest to poważna wada i urządzenia takie nie 

znalazły szerszego zastosowania. Dlatego też 

przejdziemy od razu do opisu trójpoziomowego 

masera krystalicznego.

Rozważmy sytuację jak na rys. 8 . Załóżmy, 

że kryształ znajduje się w polu promieniowa

nia elektromagnetycznego o częstotliwości

Vl5 =
E , - E t

Pole to będziemy dalej nazywać polem 

pompującym. Załóżmy poza tym, że moc tego 

promieniowania P l3 jest tak duża, a średni 

czas życia atomu na poziomie 3, ze względu 

na przejście 3 —► 1 tak długi, że JV3 = iV,. Za

łóżmy dalej, że czas życia ze względu na przej

ecie 3  —, 2  jest tak krótki, że poziomy te są ze sobą w równowadze termicznej. 

Wtedy, zgodnie z prawem Boltzmana

Rys, 8- Zasada działania 

masera trójpoziomego

/V, N 3 E2 - E  3

N 2 eXp' kT

czyli /V, < yV2. Zachodzi więc podstawowy warunek umożliw iający wymuszoną 

emisję przy przejściu 2  —* 1 . Zakładając równowagę termiczną między pozio

mami 1 i 2  oraz przeprowadzając podobne rozumowanie, można pokazać, że 

istn ie ją wtedy warunki emisji wymuszonej dla przejścia 3 —» 2.

Z przytoczonych rozumowań wynika, że kryształ wzmacniający musi znajdo

wać się pod wpływem dwóch pól elektromagnetycznych:

* Znaczy to, że czas zmiany kierunku pola na przeciwny jest mały w porównaniu 

ze średnim czasem życia na danych poziomach, lub — co na jedno wychodzi — w po

równaniu z tzw. podłużnym czasem relaksacji.
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a) pola pompującego częstotliwości v 13*
b) pola wzmacnianego o częstotliwości v l2 lub v 23> przy czym oczywiście
^  12* V  23 ^  13"

Komplikuje to nieco budowę rezonatora.
Zestaw kryształ-rezonator umieszcza się  zwykle w naczyniu Dewara wypeł

nionego ciekłym powietrzem lub helem. Obniża to współczynnik szumów (patrz 
punkt 4). Poza tym, w celu rozczepienia poziomów atomowych całość umiesz
cza się  między biegunami silnego magnesu. Ponieważ — zgodnie ze wzorem 
(5) — odległość między poziomami ( więc i częstotliwość rezonansowa ) za
leży liniowo od / / ,  więc szerokość linii rezonansowej, czyli pasma przenosze
nia masera, zależy od niejednorodności pola H w obszarze kryształu. Im nie
jednorodność ta jest większa, tym większa jes t  szerokość pasma przenoszenia.

Niejednorodności pola U w obszarze kryształu zwykle nie są  większe niż 
10"5.

Istnieją zasadniczo dwa typy maserów krystalicznych: z rezonatorem wnęko
wym i z tzw. falą bieżącą.

Maser z falą bieżącą jes t  to po prostu falowód, wewnątrz którego umiesz
czono pręty z materiału wzmacniającego. Ponieważ pręt taki posiada (w odpo
wiednich warunkach) ujemny współczynnik absorbcji (patrz wzór 4 i niżej), 
więc całość zachowuje się  tak, jakby falowód miał ujemny opór. Amplituda fali 
przechodzącej przez taki maser rośnie więc wykładniczo wraz z długością fa
lowodu. Na tej samej zasadzie oparte jest działanie wnękowego masera prze
pływowego; promieniowanie mikrofalowe wprowadza się  z jednej strony do 
rezonatora wnękowego, a wzmocniony sygnał odprowadza z drugiej. Mechanizm 
wzmacniania jes t  podobny do opisanego wyżej z tym, że występuje ono tylko 
w rezonatorze. Wzmocnienie takie masera jes t  więc mniejsze od wzmocnienia 
masera z falą biegnącą, ale takie rozwiązanie wymaga o wiele mniejszej po
wierzchni pola magnetycznego, co jes t  bardzo dużą zaletą.

Na rys. 9 pokazano schemat blokowy przepływowego masera wnękowego, 
który powinien wyjaśnić wszystkie niejasności.

Działanie odbiciowego masera wnękowego opiera się  na wykorzystaniu 
właściwości tzw. cyrkulatora mikrofalowego. Jes t  to urządzenie podobne do tzw. 
„magicznego”  T — znanego w technice mikrofalowej. Niestety, wyjaśnienie 
działania tych urządzeń wykracza poza ramy niniejszego artykułu. Zaintereso
wanych odsyłamy do literatury [9, 4].

Schemat blokowy masera odbiciowego pokazany jest na rys. 10. Sygnał 
wchodzi do cyrkulatora z lewej strony i jes t  przez niego podawany do rezona
tora. Wzmocniony tam i odbity wychodzi przez cyrkulator na prawo. Przykłado
wą budowę rezonatora pokazuje rys. 11.

♦ N a jn o w s z e  b a d an ia  p o k a zu ją ,  że  jako  c z ę s t o t l i w o ś ć  po m p u jącą  m ożna  używ ać
w y ż sz e  h a rm oniczne  c z ę s to t l iw o ś c i  n ie  ty lko  m n ie j s z e j  od V l3, a le  n a w e t  m n ie j s z e j  od

v ia * v  as-
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dopfyw promienimnia
paryufrxso k̂ at

wejście
—  wy/ście

filtr

Rys. 9. Schemat wnękowego, trój poziomowego masera przepływowego

oporność sprzęgająca 
77P\ cyrkulatora

wejście C TvM/- wyjście

moc pompująca
kryształ

-rezonator wnękowy

Rys. 10. Schemat blokowy masera odbiciowego

Na rys. 12 pokazano bardzo uproszczony schemat blokowy radioteleskopu 

ze wzmacniaczem maserowym, przystosowanym do pracy z falami o długości 

21 cm. Radioteleskop ten został skonstruowany przez J o l l y ’ ego, Coopera  

i innych w Harward College Observatory.

W ognisku zwierciadła parabolicznego umieszczono antenę zbiorczą A z 
wraz z maserem i generatorem częstotliwości pompującej. Sygnały odbite od 

zwierciadła i zogniskowane, są zbierane przez specjalną antenę rożkową i pro

wadzone do cyrkulatora, masera, dwóch wzmacniaczy superheterodynowych
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R ys .  11. P rz y k ła d  budowy re zo n a to ra  wnękowego

R ys .  12. U pro szczo n y  s c h e m a t  blokowy ra d io te le sk o p u  m aserow ego  w Harward [7]

fa low ód prostokątny 

falowód koncentryczny

1420 MHz
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i układu rejestrującego: filtru (F), detektora (D), integratora (INT) i pisaka 

(P). Do wytwarzania fali pompującej 11, 27 kMHz używano klistronu X -13 

firmy Varian, którego praca była stale kontrolowana (falomierz F I ,  detektor D2). 

Klistron miał moc wyjś ciową 100 mW.

Rezonator masera pokazano na rys. 13. Jest to prostokątna puszka miedzia

na, na której dnie umieszczono kryształ rubinu. Wieko rezonatora było ruchome,

Rys. 13. Obserwacje galaktyki M33 z użyciem masera; pasmo przepuszczania A f  = 200 

kHz. Krzywa górna — stała czasowa r -  10 sek; krzywa dolna — stała czasowa r = 50 sek

co pozwalało dostrajać go do żądanej częstotliwości. Promieniowanie pompują

ce doprowadzono z góry falowodem prostokątnym, a promieniowanie wzmacniane 

z boku falowodem koncentrycznym. Rezonator umieszczony był w podwójnym 

naczyniu Dewara. Wlewano tam 3,3 1 ciekłego helu, oraz 6,3 1 ciekłego azotu 

(wystarczało to na 16 godzin pracy). Całość umieszczono pomiędzy biegunami 

stałego magnesu, dającego w szczelinie 0 85 x 54 mm pole H = 2010 Gs. 

Niejednorodność pola w obrębie kryształu wynosiła ok. 5 .10  ' 5. Na magnes 

nawinięto cewkę, przez którą można było przepuszczać prąd stały rzędu 100 mA,

^ u o T e ^ v  

( u n iw e r s y t e c k a  j
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co pozwalało na regulację pola H w granicach ok. 100 Gs. Sam maser ważył 
ok. 25 kg, a cała aparatura umieszczona w ognisku zwierciadła (na rys. 13 — 
po lewej stronie linii przerywanej) ważyła ok. 100 kg. Wzmocnienie masera 
wynosiło 20 db, a stabilność wzmocnienia była rzędu 0,1%.

Na rys. 13 i 14 pokazano dla przykładu różnicę w obserwacji galaktyki M33, 
przy czym rys. 13 obrazuje wynik obserwacji z użyciem masera, a rys. 14 bez.

co

a

i

J.4A. i rY/1 A M % k , Ą V̂vv»-nr-W rV>' r\ \ i Y A

Rys. 14. O bserw acja galaktyki M33 bez użycia m a s e r a ; = 200 kHz, T = 10 sek

4. WSPÓŁCZYNNIK SZUMÓW

Rozważmy jakikolwiek czwórnik wzmacniający, którego wzmocnienie mocy 
wynosi G (rys. 15). Podłączmy końcówki obwodu wejściowego do oporu czynne
go znajdującego s ię  w temperaturze T x. Moc szumów na wejściu wzmacniacza 
wynosi więc

P n ^ h T ,  *.

Jeżeli opór R l lub jakikolwiek inny nadajnik szumów (np. przestrzeń 
kosmiczną) można traktować jako ciało doskonale czarne, to rozkład szumów 
dany je s t znanym wzorem Planeka (3).

* Indeks "n" oznacza  szam  — od angielsk iego  słow a no ise .
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Pu1

G

r2

Rys„ 15« Czwómik wzmacniający

Je że li rozkład szumów jest inny, to dla każdej częstotliwości określa 

s ię  jego efektywną temperaturę szumów Te:

Pni ([/) = h Te (i/).

Gdybyśmy zbudowali wzmacniacz bezszumowy, to moc szumów na jego 

wyjściu Pn7 = GPnl = GkTel . W rzeczywistości jednak każdy wzmacniacz 

wnosi wkład szumów własnych Pnw = GkTw. Tak więc

Pn2 = GPn , + Pnw. 

Współczynnik szumów F definiuje s ię  równaniem:

(6)

Pn2 Pnw T w
F = — 1  = 1 f ---- 1 +---

GPnl GPnl Ts
(7)

Zwykle w celu określenia dobroci wzmacniacza zamiast współczynnika F 

podaje s ię  jego efektywną temperaturę pracy Tw. W tym celu trzeba jednak 

ustalić temperaturę Ts. Zgodnie ze standartami IR E  umówiono s ię , że 

Ts = 300° K.
Dla zwykłych wzmacniaczy mikrofalowych pracujących w temperaturze 

pokojowej Tw = 900 — 2100°k, co odpowiada F = 4 8 [3]. Dobry maser pra

cujący w temperaturze ciekłego helu (Tu.^30K.) ma współczynnik szumów

F <  1,001.
Uwidacznia to kolosalną zaletę maserów jako wzmacniaczy bardzo sła

bych sygnałów.



20 A. Faudrowiez

LI TERATURA

[1] S in g e r  J .R . Masers.

[2] B a jo r e k  A. „Postępy Fizyki”  12 335 + 363 (1961).

[3] S m i t h  R.A., British J. App. Phys., 12 197 + 206 (may 1961).

[4] L e j k i n A. J ., Astronomiczeskij Żurnal, 36 734 + 8 (No 4 1959).

[5] G o l d e n b e r g  H.M.t Phys. Rev. Lett, 5 361 + 3 (Oct. 1960).

[ó] A l sop  L .E ., Astronom J., 65 (1958).

[7] J e l l y  J.V ., Rev. Sci. Instrum., 32 (66 + 175 CFeb 1961).

[8] C o o p e r  B .F ., Astronom. J ., 65 486 (sept. I960).

[9] P i e k a r  a A., Mikrofale i technika mikrofalowa.

[10] C o o p e r  B .F ., Rev. Sci. Instrum., 32 202 + 3 (Feb. 1961).

[11] B e n o i t  H., Comptes Rendus., 247 1985 (1958).

[12] S t e p h e n s o n  I.H ., Discovery, 22 22 + 29 (1961).

[13] G o r d o n  J .P ., Phys, Rev., 99 1264 (1955).

[14] S t i c h  M.L., J.App. Phys., 29 782-9 (No 5; 1958>



ROZMIESZCZENIE I RUCHY GAZU MIĘDZYGWIAZDOWEGO 

W CENTRALNYCH CZĘŚCIACH GALAKTYKI

Część II

S T A N I S Ł A W  G R Z Ę D Z I E L S K I

PA3MEUJEHME 14 ABMKEHME ME)K3BE3/IHOrO TA3A 

B UEHTPAJIbHblX 4ACTHX TAJIAKTMKW

laCT b II 

C. T > K e H A 3 e  J l b CK H  

Coflepacamie b npeflbiflymew TeTpaflH.

PROBLEM OF DISTRIBUTIONS AND MOTIONS 

OF THE INTERSTELLAR GAS IN THE CENTRAL REGIONS 

OF THE GALAXY

Part II

Summary in previous inue.

III. OGÓLNE WARUNKI EKSPANSJI

W niniejszym rozdziale omówione będą pewne ogólne konsekwencje wynika

jące z faktów obserwacyjnych oraz dotychczasowe próby teoretycznej interpre

tacji.

I I I . I .  BILANS MASY

Jak już wspomnieliśmy w poprzednim rozdziale, o ile gwałtowna ekspansja 

gazu międzygwiazdowego z centralnych części naszej Galaktyki nie ma być
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zjawiskiem efemerycznym, to zapas neutralnego wodoru w tych obszarach musi 

być nieustannie odnawiany w tempie rzędu 1 masyO/rok. Nasuwają się tu dwie 

zasadnicze możliwości:

A. Jak wiadomo istnieje szereg ważkich przesłanek sugerujących intensyw

ną utratę materii przez gwiazdy w prawym górnym rogu wykresu H — R, na sku

tek niestabilności powierzchniowej. Jakkolwiek nasze informacje o tym zja

wisku są bardzo fragmentaryczne, można się oprzeć na obserwacyjnych ocenach 

utraty masy przez olbrzymy typu M ( D eu t s ch ,  1956). Znając ogólną masę 

gwiazd zawartych w kole o promieniu 3 kps i przyjmując, że są one populacji 

typu M67, otrzymuje się łączny strumień masy wypływającej z gwiazd rzędu 

10'2 masyO/rok. O ile więc nasze wyobrażenia o tempie utraty masy przez 

gwiazdy nie ulegną radykalnej rewizji, to strumień ekspandującej masy nie 

może być podtrzymywany przez wypływ z gwiazd.

B. Alternatywnym rozwiązaniem jest przyjęcie, że gaz międzygwiazdowy 

w częściach centralnych uzupełniany jest przez dopływ z zewnątrz. Ponieważ 

w płaszczyźnie Galaktyki nigdzie nie obserwuje się ruchów ku jądru a tylko 

zawsze od jądra, przyjąć należy, że dopływ ów odbywa się poza płaszczyzną 

Galaktyki, a zatem, że gaz wpływa z gazowej Korony Galaktyki (Halo). Jeżeli 

przyjąć na gęstość Korony 10*J6 g/cm1 ( P i c k e l n e r ,  S z k ł o w s k i ,  1959), 

otrzymuje się dopływ rzędu 1 masyQ/rok do obszaru r - 1 — 3 kps przy pręd

kości wpływu rzędu 100 km/sek, a zatem porównywalnej z prędkością swobod

nego spadku elementów koronalnych na płaszczyznę Galaktyki. Z tego też 

względu hipoteza powyższa zdaje się rokować duże nadzieje.

Nie będziemy tu dyskutować sugestii wysuniętej przez A m b a r c u m i a n a ,  

jakoby materia w stanie przedgwiezdnym zmagazynowana w jądrze Galaktyki 

uzupełniała wypływający wodór — ze względu na brak jakichkolwiek danych 

obserwacyjnych odnoszących się do hipotetycznej materii przedgwiezdnej.

I I I .2. BILANS MOMENTU PĘDU

Jeżeli w czasie ekspansji jakiegoś układu materialnego nie działa nań 

żaden moment siły, to całkowity moment pędu tego układu musi być zachowany. 

W przypadku naszej Galaktyki okazuje się, że moment pędu jednostki masy 

gazu międzygwiazdowego (cyrkulacja prędkości rt>Y) jest szybko rosnącą funk

cją odległości od jądra Galaktyki. Przebieg ten okazuje tabela 3, której dane 

uzyskane zostały z kombinowania vv (r) dla części centralnych według Rou- 

goo r a  i O o r t a  (1960) z rozkładem potencjału grawitacyjnego dla r > 3 kps 

według S c h m i d t a  (1956) i z rozkładem wodoru neutralnego dla r > 3 kps 

według W e s t e r h o u t a  (1957).

Z danych tabeli wynika, że jakikolwiek byłby przebieg funkcji (r) w prze

dziale r “ 1 — 3 kps, wodór ekspandujący musi około dwu i półkrotnie zwięk-
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szyć  swój moment pędu przy przemieszczeniu s ię  od r “ 1 kps do r -  3 kps. 
Oznacza, to, że ekspandujący gaz musi działać  na moment siły , lub — innymi 
słowy — musi is tn ieć  s ta ły  dopływ momentu pędu. Podobna konkluzja stosuje  
s i ę  również do powolnej ekspansji gazu dla r > 3 kps. Dopływ momentu pędu 
w tym przypadku może być jednak znacznie wolniejszy ze względu na stosun
kowo powolną zmianę momentu pędu z r i niewielką prędkość ekspansji.

T a b e l a  3

O dległość od środka 
Galaktyki w kps

Moment pędu jednostki 
masy w cmł / s ek

1.0 0.76 • 10”
2.0 1.36
3.0 1.85
4.0 2.60
5.0 3.37
6.0 4.14
7.0 4.83
8.0 5.34
9.0 5.69

14.0 6.73

Ważąc moment pędu jednostki masy gazu międzygwiazdowego rozkładem 
neutralnego wodoru w Galaktyce i całkując po całej objętości systemu galak
tycznego, otrzymuje s ię  całkowity moment pędu zawarty w materii międzygwiaz- 
dowej: 1.7 • 107J g cmJ/ s e k .  Analogiczne zsumowanie dla składowej gwiezdnej 
naszego systemu galaktycznego dokonane zostało przez P i c k e l n e r a  (1959). 
Wyniki dla różnych populacji przedstawiają  s ię  jak następuje:

I Populacja  p łaska  3.5 • 107J g cmJ/ s e k
II Karły w dysku 12.1

III Stare gwiazdy w dysku (gwiazdy szybkie) 6.7
IV Podkarły i białe karły 16.8 
V Gromady kuliste 0.2

Ponieważ Galaktykę w bardzo dobrym przybliżeniu można traktować jako 
układ zamknięty, zatem nabywaniu przez ekspandujący gaz w obszarze r “ 
“ 1 — 3 kps momentu pędu w tempie

(1.85 -  0.76)- 10”  g cmJ/ s e k  • 1 m a sa O /ro k  -  2.2* 10“  g cmJsek/rok

musi towarzyszyć odpowiednia utrata momentu pędu przez pozostałe składowe 
Galaktyki. Gdyby ekspandujący gaz pobierał moment pędu od całośc i gazu 
międzygwiazdowego w Galaktyce, to zapas momentu pędu materii międzygwiaz-
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dowej uległby wyczerpaniu w ciągu 7 • 109 lat (w tym se n s ie ,  że trwałe podtrzy
mywanie ek sp an s j i  w obszarach  centralnych wymagałoby pobrania od c z ę ś c i  
zewnętrznych całego ich zapasu  momentu pędu). Sytuacji  takiej  można by 
uniknąć, gdyby e k sp an s ja  i dopływ z Korony tworzyły cykl zamknięty: materia 
wpływając z Korony do centralnych c z ę ś c i  Galaktyki wnosi wraz z m asą  mo
ment pędu w i lo śc i  (średnio) 2 • 10”  cm2/se k /g r a m ,  umożliwiający eksp an s ję  
do r  “  3 kps. Po  przepłynięciu do r > 3 kps gaz w j a k i ś  sp o só b  przedosta je  s i ę  
do Korony unosząc  s ta lę  ze sob ą  moment pędu równy średnio 2 • 10J’  cm V se k /  
/gram. Z kolei na skutek jak ie g o ś  mechanizmu d z ia ła jące g o  w Koronie zbliża 
s i ę  ku o s i  z-ów (osi obrotu Galaktyki) i spływa do obszaru r -  1 — 3 kps powta
rza jąc  cykl od nowa.

Innym możliwym rozwiązaniem j e s t  przy jęc ie ,  że ekspandujący gaz pobiera 
moment pędu bezpośrednio z głównego zbiornika momentu pędu w Galaktyce, 
jaki stanow ią karły, podkarły i białe karły w dysku. Jakkolw iek  j e s t  mało 
prawdopodobne, by tego rodzaju wymiana momentu pędu zachodziła  bezpośred
nio między gwiazdami a ekspandującym gazem w c z ę śc ia c h  centralnych (dla 
powodów, o których będzie mowa w § IV.4.),  stanowi ona kon ieczność  w asp ek 
cie  ogólnej, wielkoskalowej, powolnej ek sp an s j i  całego  system u materii mię- 
dzygwiazdowej w Galaktyce (por. tab. 3).

Istn ie je  wreszcie  możliwość, że ekspandujący gaz  nabywa moment pędu od 
niezwykle szybko rotującej materii przedgwiazdowej ukrytej w jądrze. Ze wzglę
du na skrajnie  spekulatywny charakter, ewentualności tej nie będziemy dysku
tować.

III.3. DOTYCHCZASOWE PRÓBY IN TERPR ETA C JI TEO RETY C Z N EJ

Jakikolwiek model ruchów ekspansyjnych gazów zdawać musi sprawę z bi
lansu  masy, momentu pędu oraz uwzględniać powinien wpływ potencjału grawi
tacyjnego Galaktyki (gradientu potencjału w p ła szczy źn ie  Galaktyki). Nie we 
wszystkich próbach interpretacji teoretycznej,  jak ie  ukazały  s i ę  do chwili 
obecnej,  problemy te znalazły  w łaściw e odbicie . Ponadto w ięk szo ść  dotych
czasowych prac ma charakter tylko luźnych sy g e s t i i  bez numerycznej oceny 
funkcjonowania proponowanych modeli.

W pracy S u - S h u  H u a n g a  i P i s m i s a  (1960) zakłada s i ę ,  że ekspandu
jący  gaz  wystrzeliwany j e s t  w p o stac i  indywidualnych obłoków gazowych 
przez bliżej nie określony mechanizm. Obłoki nie oddziaływują na s ie b ie  i po
ru sz a ją  s i ę  tylko pod wpływem potencjału Galaktyki traktowanego jako poten
c ja ł  od punktu; p orusza ją  s i ę  zatem po orbitach keplerowskich ze stałym mo
mentem pędu, co powoduje po pierwsze jawnie niezgodny z obserwowanym 
przebieg funkcji (r), a  po drugie znaczy niedobór momentu pędu w chwili 
o s iągn ięc ia  obszaru r  -  3 kps .  Nie mogą s i ę  one zatem utrzymać na kołowej 
orbicie o promieniu 3 kps i m uszą z powrotem opadać na jądro.
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Trudności te s ta ra  s ię  pokonać P i s m  i s  (1961) zakładając, że moment 
pędu oraz masa dostarczane s ą  przez wypływ materii z szybkich olbrzymów 
typu M przecinających część  centralną po bardzo wydłużonych elipsach. Ruch 
gazu miałby być przy tym sterowany również przez dipolowe pole magnetyczne 
jądra o osi dipola leżącej w płaszczyźnie Galaktyki a zatem obracającej s ię  
z prędkością kątową obrotu jądra. Niestety, równanie ruchu, które leży u pod
staw rozważań autora zawiera całkowicie błędną postać siły pochodzącej od 
pola magnetycznego, w związku z czym wnioski autora s ą  całkowicie fałszywe. 
N iezależnie  od tego tempo wpływu momentu pędu je s t  niewystarczające.

Transfer momentu pędu przy pomocy pola magnetycznego dyskutowany był 
również w pracy H o y l e ’ a i I r e l a n d a  (1960b). C zęści centralne miałyby 
nabywać moment pędu od materii między gwiazdowej znajdującej s ię  w większej 
odległości od jądra przy pomocy wielkoskalowego pola magnetycznego. Jakoś
ciowa dyskusja  autorów wykazuje jednak, że obszar ekspansji  musi s ię  ograni
czać do wąskiego pasa  w okolicy r -  2.5 — 3.0 kps, prędkości ekspansji mogą 
być rzędu tylko 50 km/sek, a co najważniejsze do obszaru ekspansji musi 
przylegać obszar kontrakcji (ruchów ku jądru) gazu międzygwiazdowego. Jak 
wiadomo jednak, obserwacje nie wykazują żadnych śladów ruchu ku środkowi 
Galaktyki. Ponadto, aby mechanizm autorów pracował funkcja v (r) musi

d t\f vtf
w obszarze ekspansji  spełniać warunek. ~ r (obrót lokalnie sztywny),

co znów stoi w sprzeczności z obserwacjami. Problem wpływu materii z Korony 
omawiany był w pracy P a r i j s k i e g o  (1961). Z warunku, by gęs tość  materii 
wpływającej z Korony nie przekraczała wartości dopuszczalnej z punktu wi
dzenia obserwowanej emisji radiowej wewnętrznych częśc i  Korony autor wy
ciąga wniosek, że obszar, w którym następuje  wpływ musi mieć promień nie 
mniejszy od 1 kps a wodór musi wpływać w postaci gazu zjonizowanego. Roz
ważania autora mają charakter bardzo przybliżony. Zmieniając nieznacznie 
dane wyjściowe przez niego przyjęte, można bez trudu uzyskać rezultat, że 
wodór może wpływać w s tan ie  neutralnym byle by obszar wpływu miał promień 
nie mniejszy od 2 kps. Problem więc w dalszym ciągu pozostaje otwarty.

Wreszcie ukazały s ię  dwie prace poświęcone mechanizmowi hamowania 
szybkiej ekspansji wodoru w obszarze r ” 3 — 4 kps. Jedna z n i c h ( G r z ę -  
d z i e l s k i ,  1959) wiąże hamowanie neutralnego wodoru z silnym oddziaływa
niem strumienia ekspandującej materii z systemem obłoków H II w obszarze 
r “ 3 — 4 kps; druga ( H r u ś k a ,  1962) — z rozwijającą s ię  n iestab ilnością  gra
witacyjną warstwy wodorowej. Obie prace o tyle  mało s ię  wiążą z rozważanym 
problemem ekspansji ,  że traktują ruch gazu jako fakt dany a priori.
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IV. MECHANIZM EKSPANSJI GAZU Z CENTRALNYCH CZĘŚCI GALAKTYKI

IV. 1. O G Ó L N E  Z A Ł O Ż E N IA

Mechanizm e k s p a n s j i  gazu z cen tra lnych  c z ę ś c i  G alaktyki w tedy tylko 
można uznać  za  sensow ny ,  j e ś l i  s p e łn ia ć  będzie  k i lk a  podstaw ow ych warun
ków:

po p ie rw sz e  — musi t łum aczyć d la cz eg o  gaz  w cen tra lnych  c z ę ś c ia c h  Ga
laktyki nabywa p rędkośc i  rad ia lne  (w s e n s ie  sk ie row ane  od jądra)  rzędu 50 — 
150 k m /sek ;

po drugie — musi zdaw ać sp raw ę  z b ilansu  masy i momentu pędu oraz bi
lansu  energii;

po t rze c ie  — powinien m ożliwie dobrze od tw arzać  tak ie  ch a rak te ry s ty cz n e  
cechy zachow ania  s i ę  gazu w c z ę ś c ia c h  cen tra lnych ,  jak  duże gradienty  pręd
kośc i rad ia lne j  i nierównomierny rozk ład  g ę s to ś c i  ( ten d e n c ja  do tw orzen ia  ra
mion sp ira lnych  w zględnie p ie rśc ien i) .

O cz y w iśc ie  podane wyżej warunki n ie  m uszą  je d n o z n a c z n ie  o k re ś la ć  me
chanizmu e k s p a n s j i .  D latego też  dyskutow ane w dalszym  c iągu  modele ruchu 
gazu  n a leż y  trak tow ać jako  pewne r e a l iz a c je  możliwych rozw iązań .

Dla d a lsze g o  u ś c i ś l e n i a  poczynimy dodatkowe za ło ż e n ia  p rec y zu ją ce  b liżej  
charak te r  oddzia ływ ań między poszczególnym i e lem entam i eksp an d u ją ce j  ma
teri i  oraz o k re ś la ją c e  geom etr ię  problemu.

Będziemy u w ażać  m a ter ię  m iędzygw iazdow ą w c z ę ś c ia c h  cen tra lnych  za 
układ gazodynam iczny poddany dz ia łan iu  s i ł  g raw itacy jnych , pochodzących  od 
sk ładow ej gw iezdnej .  Zaniedbujem y zatem bardzo drobny przyczynek  do ogól
nego po tenc ja łu  g raw itacy jnego  pochodzący  od samej sk ła d o w e j  gazow ej. P rz y j
miemy dale j  — jak  to s i ę  pow szechn ie  przyjmuje d la  m aterii  między gwiazdowej 
— że gaz p rzen ikn ię ty  j e s t  w ielkoskalowym  polem magnetycznym  o na tężen iu  
rzędu 10’6 — 10 5 gaussów ; pole j e s t  „w m rożone”  w gaz .  Z a łożen ie  to j e s t  
ca łkow ic ie  u za sa d n io n e .  J e ż e l i  bowiem p rzy jąć ,  że s k ła d  chem iczny materii 
m iędzygwiazdowej j e s t  mniej w ięcej  jednakowy w ca łe j  G a lak tyce  — a to z ko
lei wydaje  s i ę  na tu ra lne  wobec faktu w ie lkoskalow ych  p rocesów  m ie sz an ia  
materii  m iędzygw iazdow ej w Galaktyce — to neutralnym atomom wodoru s ta n o 
wiącym 80—90% m asy  gazu tow arzyszyć  będą  łatwo jon izow alne  atomy tak ich  
p ie rw ias tków  jak  C, F e ,  Si d o s ta rc z a ją c e  około 2 ■ 10 '4 c z ą s te k  zjonizow anych 
n a  każdy atom neu tra lnego  wodoru ( S e a t o n ,  1955). W tem peraturze  rzędu  
100 °K i przy g ę s to śc i  neu tra lnego  wodoru rzędu  0 .4  a t . / c m s ś red n ia  droga 
sw obodna jonu wśród atomów wodoru będzie rzędu  1 /3  p s ,  co j e s t  znikomym 
ułamkiem rozmiarów rozw ażanego  system u. P rz e to  o jak im kolw iek  z n a cz n ie j
szym ro zsu n ięc iu  sk ładow ej z jonizowanej materii  m iędzygwiazdow ej (podtrzy
m ującej swymi prądami pole magnetyczne) i sk ładow ej neu tra lne j  (wodoru) — 
mowy być n ie  może.
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Będziemy wreszcie uważać przepływ gazu za izotermiczny. Założenie 
to je s t  również powszechnie przyjmowane w odniesieniu do wielkoskalowych 
ruchów neutralnego wodoru i znajduje swoje uzasadnienie  w szybkim tempie 
radiacyjnego chłodzenia materii między gwiazdowej.

Odnośnie geometrii przepływu założymy przede wszystkim symetrię osiową 
w stosunku do osi obrotu Galaktyki. Symetria ta  p rzekreśla  oczywiście możność 
opisu ramion spiralnych o ile zwoje spirali nie s ą  bardzo c iasne (podobne 
do kół). Wydaje s ię  jednak, że właśnie je ś l i  chodzi o ramiona spiralne utkane 
z materii międzygwiazdowej — zwoje s ą  tak ciasno nawinięte, że w praktyce 
nie różnią s ię  od okręgów. Efekt ten był widoczny już w pierwszej analizie 
przebiegu ramion spiralnych na podstawie rozm ieszczenia  wodoru ( Va n  d e  
H u l s t ,  M u l l e r ,  O o r t ,  1954) a os ta tn ia  rewizja całego materiału obserwa
cyjnego dokonana przez K e r r a  (1962) prowadzi do tak śc is łe j  kołowości 
ramion, że nawet nie sposób wyróżnić czy sp ira la  je s t  nawijająca czy roz
wijająca. Do tego samego wniosku — ale również w odniesieniu do obiektów 
optycznych — sk łan ia  s ię  też B o k  (1959).

Następnym założeniem natury geometrycznej — to n ieza leżność  przepływu 
współrzędnej z. Uzasadnione to je s t  niezwykle ,,  płaskim”  rozmieszczeniem 
wodoru w płaszczyźnie  równikowej Galaktyki.

Kolejnym istotnym założeniem je s t  założenie n iestacjonarności ruchu. 
Jakkolwiek od dawna zdawano sobie sprawę, że różniczkowa rotacja  Galaktyki 
musi modyfikować strukturę spiralną, jednakże dopiero ostatnio zajęto s ię  
bliżej zmianami struktury spiralnej wywołanymi przez ro tac ję  różniczkową. 
W szczególności P r e n d e r g a s t  i B u r b r i d g e  (1960) zwrócili uwagę — 
w oparciu o zupełnie elementarne rozumowanie — że następujące trzy, zdawa
łoby s ię  zupełnie rozsądne przypuszczenia, s to ją  w sprzeczności z obserwo
wanym charakterem rotacji różniczkowej:

a) ramiona spiralne utworzone są  s ta le  z tych samych elementów materii,
b) ro tacja  materii odbywa s ię  po orbitach kołowych,
c) prędkości kołowe s ą  n iezależne od czasu.
Wyjście z tej trudności próbowali znaleźć H o y l e  i I r e l a n d  (1960a) 

przyjmując, że na ro tację  nakłada s ię  wielkoskalowa ekspansja  całego systemu 
materii międzygwiazdowej w Galaktyce, wynosząca na zewnątrz nadwyżkę 
zwojów spiralnych wytwarzaną przez ro tac ję  różniczkową. Przy jęc ie  tej 
koncepcji — która znajduje ostatnio potwierdzenie obserwacyjne ( Ke r r ,  1962)
— je s t  równoważne z przyjęciem niestacjonarności rozkładu gęstośc i materii 
międzygwiazdowej, gdyż maksima gęs tośc i  (ramiona spiralne) przesuwać s ię  
mają od środka ku peryferiom Galaktyki. Owa niestacjonarność rozkładu gęsto
śc i j e s t  szczególnie  s iln ie  wyrażona w centralnych częśc iach  Galaktyki 
(,,3-kpc expanding arm” ). Drugim argumentem za- n iestac jonarnością  je s t  sam 
fakt występowania dużych gradientów prędkości radialnych, co — jak wiadomo
— faworyzuje pojawienie s ię  przepływów niestacjonarnych. Dalej, jeże li
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istotnie gaz wypływający ma być uzupełniany przez wpływ z Korony, to ponie

waż stacjonarny przepływ w Koronie od jej części bardziej zewnętrznych ku 

osi z-ów wydaje się raczej niemożliwy, również i opadanie elementów koro- 

nalnych będzie miało charakter niestacjonarny, co narzuci z kolei niestacjo- 

narność przepływu w płaszczyźnie Galaktyki. Ostatnim wreszcie argumentem 

za niestacjonarnością jest to, że w bliźniaczej pod wieloma względami gala

ktyce M 31 obszar ruchów ekspansyjnych ma średnicę kilkakrotnie mniejszą; 

nasuwa się więc myśl, że w przypadku M 31 obserwujemy po prostu inną fazę 

ruchów ekspansyjnych, gdy nie objęły one jeszcze obszaru tak rozległego 

jak w naszej Galaktyce.

IV .2. MECHANIZM „SPRęŻYNY”  MAGNETYCZNEJ

Jakikolwiek byłby przebieg początkowy pola magnetycznego w Galaktyce, 

to o ile skala radialna pola Br jfc 0, rotacja różniczkowa doprowadzi do na

winięcia się lin ii sił wokół centrum Galaktyki powodując wzrost składowej 

transwersalnej B. Nawinięcie to odbywa się, oczywiście, na koszt energii ruchu 

rotacji różniczkowej. 0  ile więc rotacja różniczkowa nie ma być zahamowana 

w okresie czasu krótkim w porównaniu z wiekiem Galaktyki, do obszaru cen

tralnego przyłożony musi być pewien moment siły, lub — innymi słowy — do

pływać musi moment pędu.

Nawijaniu się lin ii sił wokół centrum Galaktyki towarzyszy wzrost ciśnie

nia magnetycznego. W naszej Galaktyce przebieg rotacji różniczkowej jest 

taki, że ciśnienie magnetyczne działać będzie na zewnątrz, wypychając gaz 

z części centralnych.

Jeżeli przyjmiemy, że średnia prędkość ekspansji w obszarze r = 1 — 3 kps 

wynosi około 100 km/sek, to czas przebiegu elementu gazu przez ten obszar 

jest rzędu 2 kps/100 km/sek = 2 • 107 lat. Można więc przypuszczać, że typowa 

skala czasowa niestacjonarnego procesu ekspansji będzie właśnie tego 

rzędu. Jeżeli założymy dalej, że radialna składowa pola magnetycznego w od

ległości 3 kps od środka ma natężenie 3 • 10"6 gaussów — co stanowi zaledwie 

1/3 wartości sugerowanej dla składowej radialnej przez obserwacje rozszcze

pienia Z e e m a n o w s k i e go — oraz jeśli skorzystamy z przebiegu vy (r) wy

znaczonego przez R o u g o o r a  i Oo r t a  (rys. 2), to przyspieszenie magnetycz

ne wywołane nawijaniem się linii sił przez okres 2 • 107 lat przyjmie wartości 

podane w tabeli 4.

Przypuśćmy, że rozpędzanie gazu następuje tylko na pierwszych pięciuset 

parsekach, między r = 1.0 kps a r = 1.5 kps. Zakładając, że średnia prędkość 

gazu w czasie rozpędzania wynosi również około 100 km/sek, czyli, że gaz 

w obszarze rozpędzania przebywa 5 • 106 lat oraz przyjmując, że średnia war-
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T a b e l a  4

O dległość od jadra 
G alaktyki w kps

P rzy sp ie szen ie  m agnetyczne d la gazu 
o g ę s to śc i 0 .4  ę t.H /cm 1

1.0 2.5 • 10 '7 c m /se k a
2.0 6 .2  • 10 '9
3.0 0 .8  • 10-s

tość  p rzyspieszenia  magnetycznego wynosi w tym obszarze 10'7 cm /sekJ otrzy
mujemy prędkość ekspansji  dla r = 1,5 kps rzędu 150 km /sek.

Jak widać, pole magnetyczne nawijane przez ro tację  różniczkową na po
dobieństwo sprężyny nakręcanej w zegarku, potrafi w krótkim stosunkowo cza
sie  wytworzyć tak duży gradient c iśn ien ia ,  że bez większego trudu gaz może 
nabyć prędkości ekspansji  rzędu 100 km /sek  i więcej. Oczywiście przebieg 
c iśn ien ia  magnetycznego, a zatem osiągane prędkości ekspansji zależeć będą 
od strumienia momentu pędu podtrzymującego proces nawijania. Decydującą 
przeto rolę w problemie ekspansji grać będzie ilość  masy i ilość transwersalnej 
składowej pędu wnoszone w warstwę ekspandującą bądź na skutek utraty masy 
przez gwiazdy, bądź przez wpływ z Korony.

IV.3. UKŁAD RÓWNAŃ PODSTAWOWYCH

Dla numerycznej oceny charakteru przepływu gazu w centralnych częściach  
Galaktyki, traktować można wodór neutralny jako ośrodek ciągły o gęstośc i p 
zalegający p łaszczyznę  równikową naszej Galaktyki warstwą o grubości £. 
J eże li  traktować gaz międzygwiazdowy jako ośrodek ściśliw y poddany działa
niu s i ł  grawitacji, c iśn ien ia  i s i ł  magnetycznych, na który dzia ła ją  pewne siły 
zewnętrzne pochodzące od gwiazd lub od Korony galaktycznej (strumień masy 
+- strumień momentu pędu), to ruch tego gazu opisany będzie przez następujący, 
ogólny układ równań:

Równanie ruchu można nap isać  w postaci

±  - i .  n„ o,.

gdzie II {̂  j e s t  tensorem ciśnień postaci

= P Sik ¥ P vivk ¥ T— 8ik ~ ^i^k^'
4  TT
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Ki je s t  przyspieszeniem grawitacyjnym, Vi — strumieniem pędu wnoszonym z ze
wnątrz do jednostki objętości układu; p oznacza ciśnienie  skalarne a 8 ^  je s t  
symbolem Kroneckera.

Jeżeli  ilość masy wnoszoną na jednostkę objętości i czasu na skutek utraty

materii przez gwiazdy lub na skutek wpływu z Korony oznaczymy— ^ ,  to równa

nie ciągłości będzie

•>f » i ._  „ _  (p „ , )

Funkcję U ■ możemy przedstawić w postaci

1
U i  =  w i

‘o

gdzie w- oznacza prędkość materii wnoszonej w momencie wniesienia.
Efekty magnetyczne opisywane będą przez równanie „wmrożenia”  pola 

w ośrodek

aTT _ k
---- = rot (v * Ii )
dt

i przez warunek na diwergencję pola: div TT* = 0.
Własności termodynamiczne gazu opisane są  przez równanie stanu postaci

p = a1 p,

gdzie a je s t  prędkością dźwięku.
Przyjmując założenia dyskutowane w § IV. 1. powyższy układ równań spro

wadza s ię  do układu pięciu równań różniczkowych, pierwszego rzędu, quasili- 
niowych o pochodnych cząstkowych na pięc funkcyj vr, vv , Br, B i p trakto
wanych jako funkcje odległości od środka Galaktyki r i czasu t.

Rozwiązanie tego układu znaleźć można, je ś l i  poda s ię  warunki brzegowe 
(lub w szczególnym przypadku początkowe) oraz sposób, w jaki masa i moment 
pędu dopływają do obszaru ekspansji (opisane to je s t  odpowiednio przez funk
cje <f> i Wy).

Równania były całkowane numerycznie przy pomocy cyfrowej maszyny 
Urał-2 w Centrum Obliczeniowym PAN. Zaprogramowanie rachunków na maszy
nę i wykonanie obliczeń wykonane zostało  przez mgr B. P a c z y ń s k i e g o .
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Ponieważ brak danych obserwacyjnych nie pozwala na sformułowanie peł

nych warunków brzegowych, równania całkowane były przy zadaniu pewnych 

warunków początkowych: zakładano mianowicie, że początkowe pole prędkości 

sprowadza s ię  do pola rotacji różniczkowej wg danych R o u g o o r a  i O o r t a ,  

i że początkowe pole magnetyczne ma strukturę radialną. Okazało się zresztą, 

że warunki początkowe słabo wpływają na charakter rozwiązań.

Całkowanie równań odbywało s ię  przy różnych hipotezach co do natężenia 

pola początkowego (Bu) oraz sposobu wpływu masy (0) i momentu pędu (wy) do 

części centralnych; otrzymane rozwiązania porównywane były z obserwowanym 

rozkładem pola prędkości i gęstości gazu. W ten sposób można było wnioskować 

o realności, względnie nierealności, badanych hipotez; będzie to przedmiotem 

dyskusji w następnych paragrafach (omawiane będą tylko najbardziej interesu

jące z przebadanych wariantów).

IV .4. STACJONARNA ROTACJA RÓŻNICZKOWA

W niniejszym paragrafie dyskutować będziemy przypadek niezależnej od 

czasu krzywej rotacji różniczkowej: (r,t) = v°v (r).

Aby krzywa rotacji różniczkowej była niezmienna w czasie, do każdego 

punktu r (elementarnego pierścienia) i w każdym momencie czasu t musi wpły

wać ilość momentu pędu dokładnie pokrywająca „zapotrzebowanie” , wynikają

ca z chwilowych wartości prędkości ekspansji, pola magnetycznego i gęstości. 

Ponieważ nie widać powodu, dla którego wpływ z Korony miałby się dokładnie 

stosować do „zapotrzebowania” , a przypadkowy zbieg okoliczności jest skraj

nie mało prawdopodobny, sytuacja vv = v°y mogłaby być jedynie zrealizowana 

w tym przypadku, gdyby wymiana pędu między gwiazdami — niosącymi gros mo

mentu pędu — a gazem, była tak silna, że w każdej chwili gaz dostosowałby 

swoją prędkość rotacji do prędkości rotacji gwiazd.

Ponieważ przekrój geometryczny gwiazd na wymianę pędu z gazem jest 

znikomy a asymetria strumienia pędu promieniowania gwiazd, wywołana względ

ną prędkością gazu i gwiazd — jest zupełnie zaniedbywalna, nasuwają s ię  

tylko dwie następujące możliwości:

A. Zwiększenie efektywnego przekroju gwiazd, na wymianę pędu z gazem, 

za pośrednictwem pola magnetycznego gwiazd;

B. „Tarcie dynamiczne”  obłoków materii między gwiazdowej i gwiazd 

względnie większych kompleksów gwiezdnych.

Dla zorientowania s ię  w sytuacji ocenimy rzędy wielkości oczekiwanych 

efektów.

Oznaczmy przez h moment pędu jednostki masy ekspandującego gazu. Je że li 

gaz ekspanduje z prędkością vr, to zjniana czasowa momentu pędu zapisze się 

w postaci
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dh/dt = d/dt (t>°y r) = d/dr (rv°y ) dr/dt = { v \  4-  rdvcY /dr)vr

Zakładając, że średnia prędkość ekspan sji w obszarze r = 1 — 3 kps wy
nosi 100 km /sek i przyjmując na v i dv v /dr  średnie wartości dla wymienio
nego obszaru wg R o u g o o r a  i O o r t a ,  otrzymamy, że tempo przyrostu momentu 
pędu ma wynosić dla ekspandującej na zewnątrz jednostki masy

dh/dt -  1.5 * 1014 cmł/ se k J.

Innymi słowy, tej w ielkości ma być moment siły  przyłożony do ekspandu
jącego  elementu.

Zakładając, że moment ten wynika z siły  oddziaływania gwiazd z gazem 
d zia ła jące j na ramię długości 2 kps, otrzymuje s ię , że owa s iła  oddziaływania 
liczona na jednostkę masy (s) wyniesie

s  = 3 • 10"* cm /sekJ .

Je ż e li więc któryś z mechanizmów A £ /  albo B ma być realny, to musi 
on dawać s iłę  oddziaływaniu powyższego-rzędu.

Gros gwiazd w centralnych częściach  Galaktyki należy zapewne do popu
lacji typu M 67, względnie NGC 188. Dla gwiazd tych nie mamy żadnych 
informacji o polu magnetycznym. Można jednak przyjąć, że obszar zjonizowa- 
nego gazu otaczający  taką gwiazdę przeniknięty je s t  na tyle silnym polem 
magnetycznym pochodzenia gwiazdowego, że je s t  on na trwałe związany z tą 
gwiazdą. W przypadku Słońca obszar taki sięgałby mniej więcej do orbity Ziemi 
i istotnie wydaje s ię , że gaz międzyplanetarny w odległości 1 j.a . od Słońca 
bierze udział w jego ruchu w stosunku do centroidu gwiazd najbliższego otocze
nia. Problem więc sprowadza s ię  do policzenia, o ile zw iększa s ię  efektywny 
przekrój gwiazd na wymianę pędu z materią międzygwiazdową, je ś li  promień 
geometryczny zastąpimy promieniem odpowiedniej sfery StrSmgrena.

Wyniki odpowiednich rachunków podane s ą  w tabeli 5.

T a b e l a  5

Wskaźnik barwy 
R -  V

Promień sfery 
Stromgrena w cm

+ 1.3 1.7 • 10“
Gająź 1.2 2.7 • 10”
olbrzymów 1.0 1.1 • 10“

0.7 3.4 • 10“

0.5 8.6 • 10“
C iąg 0.9 2.6 • 10”
główny 1.4 7 .7 *  10”

1.7 1 .0 *  10”
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Ważąc otrzymane przekroje sfer Strómgrena przez funkcję świecenia dla 

M 67 i sumując po wszystkich jasnościach absolutnych, otrzymuje się średnią 

przekrój rzędu 3 • 103O,cmJ na jedną gwiazdę.

Opór jaki stawiają sfery Strómgrena przepływowi gazu będzie rzędu i,2/ lw, 

gdzie lw jest średnią drogą swobodną atomów gazu na spotkanie ze sferą 

Strómgrena

3 ■ 10so„

n oznacza gęstość gwiazd na 1 cm! ( = 6*10’S6).

Przyjmując, że opóźnienie prędkości rotacji gazu w stosunku do gwiazd 

jest niewielkie (= 30 km/sek), otrzymuje się w rezultacie, że siła oddziaływania 

gwiazd z materią międzygwiazdową wynosi na jednostkę masy 2 ‘ 10’ 1J cm/sekJ 

a zatem o przeszło cztery rzędy wielkości mniej niż potrzeba. Wynik ten wy

klucza realność możliwości A.

Rozważmy obecnie przypadek B. Jeżeli cząstka-test „rozprasza” się na 

cząstkach tła o dyspersji prędkości j ' 1, to średnie opóźnienie dane będzie 

przez wyrażenie

(stała gra

witacji )

wynikające po niewielkich przekształceniach z formy podanej za C h a n d r a  

s e k h a r e m  przez L i n d b l a d a  (1959). M oznacza masę cząstek tła, m — 

masę cząstki-testu, Pef jest odpowiednikiem długości Debye’a. p Q jest pa

rametrem zderzenia dla dewiacji o 90° a n oznacza gęstość cząstek tła. 

keja G jest funkcją stabilizowaną przez S p i t z er a (1956).

Przyjmując najkorzystniejsze założenie, mianowicie: gwiazdy i materia 

międzygwiazdowa występują w postaci obłoków o masie rzędu 104 mas Słońca, 

otrzymuje się dla względnej prędkości obłoków gazu i gwiazd rzędu 50 km/sek 

siłę oddziaływania rzędu 5 • 10 ~1J cm/sek2 na każdy gram materii międzygwiaz- 

dowej. Jest to znów wartość o cztery rzędy wielkości za mała. Możliwość B 

musimy zatem również wykluczyć.

Otrzymaliśmy więc rezultat, że nie ma żadnych przesłanek przemawiających 

za tym, jakoby gwiazdy mogły przekazywać swój moment pędu ekspandującemu 

gazowi.W centralnych częściach Galaktyki można się zatem spodziewać pełnego 

„rozsprzężenia”  dynamicznego gwiazd i neutralnego wodoru. Właściwie wniosek 

ten można by było wyciągnąć od razu z obserwowanego faktu szybkiej ekspansji 

wodoru: gdyby istniało silne oddziaływanie dynamiczne gwiazd i gazu, to nie
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do pomyślenia byłoby rozpędzenie gazu do prędkości rzędu 150 km/sek bez 

równoczesnego rozpędzenia gwiazd.

Mimo iż przypadek stacjonarnej rotacji różniczkowej okazał się być jawnie 

nierealny fizycznie, zostały przecałkowane dwa warianty odpowiadającej tej sy

tuacji. Zostało to uczynione w intencji wykrycia strumienia momentu pędu, 

jaki musiałby wpływać z Korony dla stałego podtrzymania niezmiennej w czasie 

funkcji vv (r).

W obu przecałkowanych wariantach znaczniejsza prędkość ekspansji poja

wia się tylko dla r < 1.0 kps. W tym obszarze podtrzymanie rotacji różniczkowej 

wymaga równocześnie olbrzymiego dopływu momentu pędu. Nawet dla tempa 

wypływu rzędu 5 m a sO /r°k (w obszar o średnicy 3 kps), w odległości r = 

= 2 — 3 kps, prędkości ekspansji sięgają zaledwie kilku kilometrów/sek w mo

mencie t = 9 •10° lat licząc od rozpoczęcia wpływu, a równocześnie żądane 

prędkości transwersalne materii wpływającej rosną gwałtownie z czasem i w roz

ważanym momencie dla r < 1 kps sięgają tysięcy (!) km/sek. Jest to dowodem, 

że założenie “ i>£, nie daje się utrzymać nawet przy owym niezwykłym zbiegu 

okoliczności, gdyby wpływ z Korony miał się dokładnie stosować do „zapotrze

bowania” zgłaszanego przez ekspandujący gaz.

Otrzymaliśmy więc konkluzję, że rotacja różniczkowa gazu w centralnych 

częściach Galaktyki musi zależeć od czasu, co równocześnie potwierdza zało

żenie niestacjonarności przepływu przyjęte u podstaw proponowanego modelu.

IV .5. INTENSYWNY WYPŁYW MASY Z GWIAZD

Rozważania § I I I .1. prowadzą do wniosku, że wypływ masy z gwiazd jest

0 czynnik 10”2 za mały w porównaniu z wpływem żądanym przez warunek bilansu 

masy. W tym paragrafie prześledzimy jednak konsekwencje hipotetycznej 

sytuacji, że na skutek nie znanych zupełnie w chwili obecnej procesów gwiazdy 

populacji typu M 67 tracą gwałtownie masę: jaki się wówczas ustali reżym 

ekspansji?

Średnia prędkość mas gazu opuszczających gwiazdy, odniesiona do 

prędkości mijających strug ekspandującego gazu wynosi iT — tT, gdzie tT jest 

całkowitą prędkością ekspandującego gazu a f  jest średnią prędkością gwiazd. 

Odnośnie tej ostatniej prędkości mamy pełne prawo założyć, że redukuje się 

ona do prędkości kołowej ).

Dla lepszego uprzywilejowania efektów ekspansji założymy, że średnia 

prędkość rotacji gwiazd jest nieco większa niż to wynika z danych R o u g o o r a

1 Oor t a ,  tak, że materia opuszczająca gwiazdy niesie pewną nadwyżkę mo

mentu pędu w porównaniu do momentu pędu żądanego przez krzywą rotacji 

różniczkowej cytowanych autorów:
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W y =1.125 V°<f .
Założyliśmy, że gwiazdy w częściach centralnych tracą tak gwałtownie 

materię, że pokrywają niedobór 1 masy O /rok  wywołany ekspansją. Przyjęto 

pole magnetyczne w odległości 1 kps od jądra Galaktyki o natężeniu początko

wym równym 10’6 gaussów.

Wynik całkowania przedstawiony jest na wykresie (rys. 3). Interesujące 

jest pojawienie się przesuwających się maksimów gęstości, rozwijających 

pod względem wysokości w miarę upływu czasu (np. maksimum dla r = 3 kps 

w momencie t = 44 • 10* lat). Nasuwa się tu skojarzenie z obserwowanymi 

w lin ii wodorowej ekspandującymi tworami, np. ,,3-kpc expanding arm” . Nie

stety, prędkości ekspansji są w całym przebiegu czasowym co najmniej o rząd 

wielkości za małe, nie przekraczając z reguły 10 km/sek. Z tego też względu 

wariantu tego nie można uznać za realizację modelu ruchów ekspansyjnych. 

Jako konkluzję przyjmujemy, że obserwowane ruchy ekspansyjne nie mogą się 

tłumaczyć utratą masy i momentu pędu przez gwiazdy.

IV .6. WPŁYW Z KORONY

Jeżeli wypływ masy i momentu pędu z gwiazd ( §IV.5.) oraz przekazywanie 

pędu gazowi przez gwiazdy (§ IV .4 .) nie są w stanie wytłumaczyć obserwowanej 

ekspansji, pozostaje tylko ewentualność, że i masa i moment pędu dopływają 

do części centralnych z Korony.

Nie będziemy się zajmować warunkami fizycznymi panującymi w Koronie

1 mogącymi taki wpływ powodować. Będziemy zakładać, że wpływ ten jest dany 

a priori i interesować nas będzie, jak się odbijają na charakterze ekspansji 

różne hipotezy co do postaci wpływu. Okaże się jednak, że dyskusja różnych 

hipotez może rzucić światło na warunki fizyczne panujące w Koronie.

Jeżeli z Korony ma wypływać masa i moment pędu, to narzuca się od razu 

naturalne założenie, że strumień masy wnosi właśnie żądany strumień momentu 

pędu. Element gazu w płaszczyźnie Galaktyki wtedy tylko będzie mógł dotrzeć 

w procesie ekspansji do odległości rzędu 3 kps od środka, jeżeli jego moment 

pędu liczony na jednostkę masy osiągnie wartość 2 • 10J!> cmJ/sek (por. tabela 3, 

§ III.2.). Najprościej więc byłoby przyjąć, że średnia wartość momentu pędu 

opadających na płaszczyznę Galaktyki elementów koronalnych wynosi

2 • 10”  cmJ/sek.

Przypuszczenie to nakłada od razu pewne warunki na strukturę i dynamikę 

Korony. Jeżeli założyć — co wydaje się prawdopodobne — że siła odśrodkowa 

rotacji Korony zrównoważona jest przez gradient potencjału grawitacyjnego 

prostopadły do osi z-ów (rotacji), to elementy o momencie pędu równym mo

mentowi pędu na orbicie kołowej o promieniu r = 3 kps w płaszczyźnie Ga-





Br — 10'® gaussa (dla r = 1 kps) 

Wpływ masy = 1 masa O/rok

Rys. 3. Przykładowy przebieg rozwiązań dla przypadku intensywnego wypływu materii z gwiazd

Każdy z wykresów odpowiada innemu momentowi czasu t. Wartość momentu czasu podana jest w lewym górnym rogu każdego ry
sunku. Jednostką czasu jest 106 lat.

Każdy z rysunków reprezentuje przebieg czterech zmiennych vr, vy, p i y w funkcji r dla określonego momentu t.
Przebieg vr podany jest lin ią ciągłą.

Przebieg v^ podany jest lin ią „kreska-kropka-kreska-kropka” .

Przebieg p podany jest lin ią kropkowaną.

Przebieg y = rB podany jest lin ią kreskowaną.

Prędkości t>r i v<f wyrażone są w km/sek; odnosi się do nich lewa skala każdego rysunku.

Gęstość p wyrażona jest w jednostkach: 10'”  g/cm?; odnosi się do niej prawa skala każdego rysunku.

Zmienna y - rB wyrażona jest w jednostkach:T0'5 gaussów • 0.1 kps = 3.085 • 1015 gaussów cm.W tych samych jednostkach wyra

żona jest wartość T = rS r< Stosunek y / r  daje więc bezpośrednio wartość transwersalnego pola magnetycznego wyrażoną w jednost

kach nateżenią pola początkowego.

Odległość r od środka Galaktyki, odłożona na osi odciętych, wyrażona jest w kiloparsekaoh.

Pionowa linia (długie kreski) podaje obszar określoności rozwiązania dla każdego momentu t: obszar na prawo od tej lin ii jest 

obszarem, w którym rozwiązanie jest określone przez zadane warunki początkowe; obszar na lewo od tej lin ii jest obszarem, w którym 

rozwiązania zależą od schematu rachunkowego całkowania.
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laktyki, znajdą s i ę  w Koronie na znacznie większych od leg ło śc iach  od o s i  
obrotu, a zatem nie nad obszarami centralnymi. M iejsce  geometryczne punktów 
sp ełn ia jących  powyższy warunek przedstawione j e s t  na rys. 4 opartym na prze
biegu gradientu potencjału w p ła szczy źn ie  r ,z  opublikowanym przez S c h m i d t a  
(1956). J e ż e l i  więc średni moment pędu elementów opadających na c z ę ś c i  
centralne ma wynosić 2 • 1029 cmJ/ se k /g r a m ,  to musi d z ia łać  w Koronie mecha
nizm tłoczący  materię z c z ę śc i  zewnętrznych ku o s i  obrotu, wbrew przeciw
staw ia jące j  s i ę  temu s i l e  odśrodkowej, rosnącej jak  h2/ r 3 (o ile początkowy 
moment pędu elementów koronalnych h ma być zachowany).

Istn ie je  inne rozwiązanie, nie narzucające  warunków w rodzaju mechanizmu 
tłoczącego .  Koronę wyobrazić sob ie  można również w p o stac i  roju obłoków 
gazowych krążących po wydłużonych orbitach eliptycznych w polu grawita
cyjnym centralnego c ia ła  Galaktyki (analog ia  z gromadami kulistymi). Przy
puśćmy, że p ła szczyzny  tych orbit s ą  średnio nachylone pod niezbyt wielkimi 
kątami w stosunku do p ła szczyzny  równikowej Galaktyki. Je ż e l ib y  obłok taki 
o s ia d a ł  na p ła szczy źn ie  podstawowej w punkcie oddalonym niezbyt daleko 
od perigalaksjonu swej orbity, to będzie on wznosił moment pędu w iększy 
od momentu pędu na orbicie kołowej w punkcie upadku. Netto będzie więc 
wznoszony pewien przyrost momentu pedu w centralne c z ę ś c i  Galaktyki.

Maksymalna nadwyżka momentu pędu pojawiałaby s ię  wtedy, gdyby obłok 
poruszał s i ę  po orbicie parabolicznej i opadał na warstwę ekspandu jącą  s ty c z 
nie do p ła szczyzny  Galaktyki.  Z elementarnych rozw ażań  wynika natychmiast, 
że  nadwyżka momentu pędu wynosiłaby wówczas — 1) prędkość kołowa.
W rzeczyw isto śc i  obłok nie będzie s i ę  poruszał po orbicie parabolicznej,  lecz  
po co najwyżej bardzo wyciągniętej e l ip s ie ,  a  p ła szczyzna  orbity będzie  na
chylona. Efektywna nadwyżka będzie  zatem m niejsza .  Rozważymy oba z po
danych wyżej sposobów wpływu:

A. Każdy element koronalny n ie s ie  moment pędu równy 2 * 1029 cmJ/ s e k ;  
i lo ść  materii wpływającej liczona na jednostkę  powierzchni c z ę śc i  centralnych 
i na jednostkę  c z a su  (= rf>) nie za leży  od r.

B. Elementy koronalne op adając  na p ła szczy z n ę  Galaktyki w od leg ło śc i  r 
od środka wnoszą moment pędu (gram równy: w^ r = r, gdzie v°y  j e s t  jak 
zwykle prędkością  kołową rotacji wg R o u g o o r a  i O o r t a .  Funkcja  0  również 
nie za leży  od r.

R ozw iązania  odpowiadające przypadkowi A charakteryzują s i ę  dużymi pręd
kościam i ek sp an s j i  w najbardziej wewnętrznych c z ę śc ia ch  (r < 1 kps). Jednakże 
w dalszych  obszarach prędkości e k sp an s j i  s ą  niewielkie, rzędu 10—20 km /sek . 
Brak również jakichkolwiek maksimów w rozkładzie g ę s to śc i .

Mamy więc konkluzję, że przypadek \  reprodukuje dobrze obsenvow any fakt 
dużych gradientów prędkości oraz zdaje  spraw ę z wysokich prędkości e k sp an sji 
osiągan ych  w n ajb ard zie j wewnętrznych cz ę śc ia c h  dyskutow anego obszaru , nie
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odtwarza natomiast struktury rozkładu gęstości (ekspandujące ,,ramiona” ) 

i pola prędkości w obszarze r = 2 — 3 kps.

We wszystkich wariantach przypadku B charakterystyczną cechą jest wy

stępowanie wyraźnych, ekspandujących maksimów gęstości, znajdujących się 

wewnątrz obszaru określoności rozwiązań. Maksima te rozwijają się w miarę 

upływu czasu, stając się najwybitniejsze po dotarciu do r = 3 kps. Nasuwa się 

tu więc wyraźna korelacja z obserwowanym ,,3-kps expanding arm” . Warto zau

ważyć, że maksima gęstości pola magnetycznego przypadają w obszarze maksi

mum gęstości materii, w dobrej zgodności z naszymi aktualnymi wyobrażeniami 

odnośnie ramion spiralnych Galaktyki. Jednakże dla tempa wpływu materii 

z Korony rzędu 1 masa©/rok osiągane prędkości ekspansji sa niewystarczają

ce: rzędu 30—40 km/sek zamiast 50—60 km/sek w obszarze r = 3 kps. Brak 

również wysokich prędkości rzędu 100—150 km/sek obserwowanych w częś

ciach bardziej centralnych, a co za tym idzie brak dużych gradientów prędkości. 

Nasuwa się więc myśl, że wpływ z Korony nie odbywa się mniej więcej równo

miernie w tempie 1 masaO/rok, lecz dyskretnymi ,,pulsami” . Tempo wpływu 

podczas takiego wpływu może być zatem wielokrotnie większe niż średnie 

tempo wypływu gazu z części centralnych. Pomiędzy pulsami zaś, mechanizm 

ekspansji pracuje na koszt zapasu energii i momentu pędu nagromadzonych 

w czasie pulsu.

Sytuacja taka zrealizowana została w wariancie pokazanym na rys. 5. Zało

żono, że w okresie czasu od t = 0 do t = 6 milionów lat, następuje wpływ ma

terii z Korony w tempie 10 masO/rok; po czym do momentu i = 15 milionów lat 

następuje przerwa w dopływie masy; dalej następuje drugi puls o tej samej 

intensywności strumienia masy trwający do t = 21* 106 lat, a następnie znowu 

przerwa. W wyniku tych założeń, średni w czasie dopływ materii z Korony jest 

cztery razy większy od obserwowanego tempa wypływu. Nie może to jednak być 

zarzut dyskryminujący ten wariant, gdyż po pierwsze: wyznaczone z obserwacji 

tempo wypływu masy jest znane tylko co do rzędu wielkości, po drugie: wobec 

niestacjonarności całego procesu ekspansji aktualne tempo wypływu może się 

znacznie różnić od średniego.

Przebieg tego wariantu wykazuje, że maksimum gęstości może się również 

zarysowywać mimo ustania wpływu z Korony (t między 6 i 15 milionami lat), 

jednak jego szybki rozwój związany jest z wpływem. Maksima te stają się 

szczególnie ostre w miarę przesuwania się na zewnątrz. Prędkości ekspansji 

mogą sięgać 70—80 km/sek dla okolic r = 2 kps i bliższych środka Galaktyki; 

w okolicy ,,3-kpc expanding arm”  wynoszą około 60 km/sek, a zatem są w bar

dzo dobrej zgodzie z obserwacjami. Niestety, nie udaje się uzyskać prędkości 

powyżej 100 km/sek dla najbardziej centralnych części, oraz nie rozwijają się 

duże gradienty prędkości. Jest to być może związane z faktem, że średni mo-
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ment pędu wnoszony w przypadku B do obszaru r 4  3 kps je s t  mniejszy od 2-10”  
cm /sek /g ram . Ta os ta tn ia  wartość byłaby wnoszona gdyby Wy było nie postaci

Wy =V2’-t,V

lecz

w^  = 1.75 t;#,  .

Tak więc ekspandujący gaz s ta le  posiada pewien niedobór momentu pędu 
na orbicie kołowej o r = 3 kps.

Interesującą rzeczą je s t  fakt silnego zafalowania funkcji (r) na wykresie 
wariantu (rys. 4), przy czym to zafalowanie jes t  zmienne w czas ie .  Jeże li  więc 
gwiazdy rotują średnio po orbitach stacjonarnych, to gaz będzie rotował raz 
szybciej a raz wolniej od gwiazd, zależnie od odległości r i fazy procesu 
ekspansyjnego. Przypomina to wynik obserwacyjny znaleziony ostatnio przez 
G. i L. Mi i n c h ó w  (1960) (por. § II. 1.).

Konkluzje wypływające z dyskusji przypadku B będą więc następujące: 
pojawiają się ekspandujące maksima gęstości,  przypominające znacznie obser
wowane , , expanding arms” . Prędkości tych maksimów uzyskują  żądany rząd 
wielkości w obszarach bardziej zewnętrznych, gdy wpływ z Korony odbywa się 
nie w sposób stacjonarny, lecz intensywnymi pulsami. Nie udaje się otrzymać 
prędkości 100 km /se k  i dużych gradientów prędkości,

IV .7.  K O N K L U Z JE  ODNOŚNIE MECHANIZMU EKSPANSJI I MODELU RUCHU 
W P Ł A S Z C Z Y Ź N IE  GALAKTYKI

Rozważania dotychczasowe można s treśc ić  następująco:
Mechanizm „sprężyny magnetycznej”  je s t  w s tan ie  nadać neutralnemu wo

dorowi odpowiednie prędkości ekspansji,  jeś l i  wpływ masy i momentu pędu na
stępuje z obszaru gazowej Korony galaktycznej; rola gwiazd w centralnych 
częśc iach  Galaktyki je s t  zupełnie nieistotna, przynajmniej je ś l i  chodzi o dyna
mikę gazu. Ekspansja  ma charakter niestacjonarny.

Wpływ z Korony może doprowadzić do prędkości ekspansji rzędu 60 km/sek 
w obszarze r = 2 — 3 kps, je ś l i  o.dbywa s ię  w sposób niestacjonarny, w postaci 
intensywnych pulsów. Wpływ z momentem pędu maksymalnym z punktu widzenia 
„spon tan icznośc i”  wpływu (w^ = ^/2 '- i >̂ -) doprowadza do pojawienia s ię  wyraź
nych ekspandujących maksimów gęstośc i,  przypominających ,,3-kpc expanding 
arm”  obserwowanych przez R o u g o o r a  i O o r t a .  Jednakże ilość  momentu 
pędu dostarczana w ten sposób wodorowi w częściach  centralnych je s t  mniejsza
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Rys. 4. Przykładowy przebieg rozwiązań dla przypadku, gdy wpływ materii z Korony odbywa się w postaci , ,pulsów” . Omówienie przypadku
w tekście. Oznaczenia identyczne jak dla rys. 3.
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ment pędu wnoszony w przypadku B do obszaru r <  3 kps je s t  mniejszy od 2-10”  
cmJ/sek /g ram . Ta os ta tn ia  wartość byłaby wnoszona gdyby było nie postaci
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od ilości żądanej przez warunek, by wodór był w stanie utrzymać s ię  na orbicie 

kołowej w obszarze 3 kps po ukończeniu procesu ekspansji. Z kolei mechanizm 

polegający na silnym tłoczeniu zewnętrznych elementów Korony ku jej osi 

obrotu z następującym potem opadnięciem na płaszczyznę Galaktyki, przy czym 

każdy z elementów niesie właśnie ów żądany moment pędu, daje co prawda 

duże prędkości i duże gradienty prędkości w częściach najbardziej centralnych, 

jest natomiast nieefektywny je ś li chodzi o rozpędzenie części bardziej zewnę

trznych i nie tworzy charakterystycznych ekspandujących maksimów gęstości.

Wydaje się , że realna sytuacja leży po środku: moment pędu określony .jest 

przez formułę typu Wy = a v'q>, gdzie współczynnik a nie przekracza 2. Wpływ 

z Korony ma więc po części charakter , ,spontaniczny” , po części zaś jest 

wspomagany przez jak iś wielkoskalowy mechanizm przesuwający materię 

z zewnętrznych części Korony ku jej osi obrotu.

Interesująca jest pewna możliwość powiązania ekspansji kolejnych maksi

mów wywołanych pulsami ze strukturą spiralną wewnętrznych części naszej 

Galaktyki. Każdy taki puls, niezależnie od warunków początkowych na jakie 

natrafi, będzie powodował przesuwanie s ię  na zewnątrz pierścieni materii. 

Je że li symetria osiowa nie jest dokładnie zachowana i je ś li pulsy odbywają 

s ię  w pewnym, mniej więcej stałym rytmie, można się spodziewać, że każdy 

z pierścieni przedstawi sobą kolejne zwoje struktury spiralnej. Struktura ta 

będzie s ię  przesuwać ku peryferiom Galaktyki a od strony środka dochodzić 

będą nowe zwoje (podobną koncepcję wysuwali też H o y l e  i I r e l a n d ,  1960a, 

ale nie w powiązaniu z ekspansją z części centralnych).

Nasuwa s ię  teraz problem, w jaki sposób powolnie ekspandujący gaz będzie 

nabywać moment pędu? Oczywiście wpływ z Korony nie wchodzi teraz w grę, 

bo całkowity moment pędu całego systemu materii międzygwiazdowej musi być 

zachowany, o ile nie ma wymiany pędu ze składową gwiezdną. Jedyną więc 

możliwością jest dopuszczenie wielkoskalowej wymiany momentu pędu między 

gazem i gwiazdami w bardziej zewnętrznych częściach Galaktyki. Nie przeczy 

to konkluzji § IV .4. W centralnych częściach Galaktyki względna prędkość 

gazu i gwiazd musiała być duża, choćby na skutek szybkich ruchów ekspansyj

nych: a — jak wiadomo — efekt tarcia dynamicznego jest tym słabszy im większa 

jest względna prędkość cząstki-testu względem cząstek-tła. Natomiast w oko

licy Słońca prędkość ekspansji jest niewielka rzędu 5—10 km/sek. Je że li więc 

różnica prędkości transwersalnych gazu i gwiazd jest też tego rzędu, to mecha

nizm tarcia dynamicznego może być znacznie bardziej wydajny.

Ocenimy rząd wielkości efektów. Przyjmując, że dla okolicy Słońca prędkość 

ekspansji wynosi 10 km/sek, otrzymuje się żądaną (przez dane tabeli 3) s iłę  

oddziaływania gaz-gwiazdy rzędu 4 • 10'10 cm/sekJ.

Z formuły na „tarcie dynamiczne”  (por § IV . 4.) wynika, że tej wielkości 

tarcie dynamiczne otrzymuje się przy następujących założeniach:
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gaz: kompleksy rzędu 105 mas O ;  is tn ie ją  dane obserwacyjne ( D a v i e s ,  
1960), sugerujące taki s tan  rzeczy;

gwiazdy: kompleksy o masie rzędu 105 m as©  ; średnia odległość między 
kompleksami — rzędu 300 ps.

Dane obserwacyjne jakkolwiek nie potwierdzają tej suges t i i  występowania 
gwiazd niosących gros momentu pędu (populacja dysk) w postaci tak masywnych 
obłoków, to również jej nie przeczą.

Nie wykluczone więc, że na tej drodze uda s ię  znaleźć wytłumaczenie 
wielkoskalowej ekspansji gazu, umożliwiając działanie (tylko znacznie powol
niejsze) tej samej „sp rężynie  magnetycznej” , która w gwałtowny sposób pracu
je w częśc iach  centralnych.

V. PRZEPŁYW GAZU W KORONIE GALAKTYKI

V . l .  DANE OBSERWACYJNE ODNOŚNIE GAZOWEJ KORONY GALAKTYKI

Hipoteza istnienia  gazowej Korony Galaktyki zosta ła  wysunięta w związku 
z radiową emisją nietermiczną obserwowaną na falach metrowych: przypuszcza
no, że emisja ta wywołana je s t  przez relatywistyczne elektrony krążące w ko- 
ronalnych polach magnetycznych. Ponieważ dostatecznie  chaotyczne — dla 
uwięzienia elektronów — pole magnetyczne nie może is tn ieć  bez podtrzymują
cych je lokalnie prądów, powstał problem ośrodka gazowego, w którym te prądy 
mogłyby płynąć. Pojawiły s ię  dwie koncepcje:

P ierw sza , proponowana w serii prac P i c k e l n e r a  i S z k ł o w s k i e g o  
(np. P i c k e l n e r  i S z k ł o w s k i ,  1959) rozważa Koronę jako ośrodek zbudowa
ny z gazu częściowo lub całkowicie zjonizowanego, o gęstośc i rzędu 5 • 10*27 
g /cm 1 i temperaturze T =• 104 °K, podtrzymywany w polu grawitacyjnym Galak
tyki przez gradient c iśn ien ia  turbulentnego — w szczególności przez gradient 
c iśn ien ia  magnetycznego.

Druga, wysunięta przez S p i t z e r a  (1956b) przypisuje Koronie temperaturę 
rzędu 106 °K i gęstość  8 • 10’28 g/cm*. Rolę czynnika podtrzymującego gra c i ś 
nienie gazu; s tąd  też tak wysoka jego temperatura.

Ponieważ brak było jakichkolwiek danych obserwacyjnych prócz obserwowa
nej radiowo emisji termicznej, dyskusja  utknęła na martwym punkcie. Dopiero 
niedawno Mi i n c h  i Z i r i n  (1961) ogłosili  materiał spektroskopowy odnoszący 
się do obłoków materii zaobserwowanej w widmach gwiazd wczesnych 
typów o dużej odległości od płaszczyzny Galaktyki. Okazało s ię ,  że w Koronie 
is tn ie ją  obłoki — prawdopodobnie zjonizowane — zanurzone w bardziej rozrze
dzone substratum, którego ciśnienie  przyczynia s ię  do ich względnej trwałości. 
G ęstość obłoków wydaje s ię  być rzędu 10’ J5 g/cms. Z warunku trwałości takiego 
obłoku Mi i n c h  i Z i r i n  próbują szacow ać gęstość  substratum i s tąd  wybrać
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którąś z proponowanych koncepcji. N ie udaje s ię  jednak tego zrobić w sposób 

przekonywujący — defin itywna konk luz ja  obu cytowanych autorów wynika z n ie 

porozum ienia co do gęstości przyjmowanych przez P i c k e l n e r a  i S z k ł o  w- 

s k i  e g o  — i problem w zasadzie  pozosta je  nadal otwarty. Istotne w naszych 

rozw ażan iach  jes t, że w Koronie oprócz rozrzedzonego substratum  zn a jd u ją  

s ię  też ob łok i, co je s t w zgodzie  z częściow o „spon tan icznym ”  charakterem 

wpływu sugerowanym przez rozw iązan ie  omówione w rozdzia le  IV.

J e ś l i chodzi o pola magnetyczne w Koronie, oceniano ich natężen ie  na pod

staw ie obserwowanej em isji n ieterm icznej na k ilk a  razy 10”6 gaussów . O sta tn ia  

obszerna dyskusja przeprowadzona przez B i e r m a n n a  i D a v i s a  (1960) 

w oparciu o dane radiowe i obserwowany strumień relatyw istycznych elektronów 

w górnych warstwach atmosfery z iem sk ie j, sugeruje pola koronalne o natężen iu  

n ie m niejszym  n iż  5 • 10"6 gaussów .

V.2. P R ZE P ŁY W  POD WPŁYWEM GRADIENTU CIŚNIENIA MAGNETYCZNEGO

K on ieczność d z ia ła n ia  jak iegoś mechanizmu wspomagającego „spo n tan ic z 

ny”  przepływ w Koronie była jedną z konk luz ji dyskusji przeprowadzonej 

w rozdz. IV . W tym paragrafie oszacujem y szanse pracy takiego mechanizmu 

w przypadku najn iekorzystn ie jszym : gdy tłoczone ku osi z-ów elementy m ają 

sta le  zachowywać moment pędu h =-2 • 10J9 cmJ/sek/gram  (por. § IV .6 .) .

Jako typową rozważymy sy tuac ję , gdy element o powyższym momencie 

pędu znajdu je  s ię  na średniej wysokości w koronie: rzędu 4 kps. Wówczas jego 

od leg łość od osi obrotu wyniesie — w za ło żen iu , że s iła  odśrodkowa równoważy 

graw itację — około 5 kps (por. rys. 5). Interesować nas będzie , ja k ą  pracę trze

ba wykonać, by przetłoczyć ów element od rQ = 5 kps do ry = 2 kps przy warunku 

zachow ania momentu pędu. O d leg łość  Tj = 2 kps zosta ła  przyjęta jako typowy 

rząd od leg łośc i w obszarze ruchów ekspansyjnych.

P raca ta będzie równa (na jednostkę masy):

Przypuśćm y, że ma ona być wykonana przez pola magnetyczne o natężen iu  

B. J e że li gęstość Korony wynosi p c , to energia po la na jedn. masy musi być 

rzędu
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czyli

Z ak ład a jąc ,  że p c = 4 • 10-27, otrzymuje s i ę  stąd

B > 7 • 10'6 gau ssó w ,

czyli rząd w ie lkości  całkowicie do p rzy jęc ia  Pod względem energetycznym 
mechanizm powyższy j e s t  więc możliwy; pow sta je  pytanie, czy s ą  s z a n se  na 
w łaśc iw ą  geometrię pola, zapew n ia jącą  dośrodkowy przepływ gazu.

Rys. 5 Miejsce geometryczne punktów w Koronie, dla których elementy masy posiadają  
moment pędu h = 2* lO”  cmJ /sek/gram„ Linie ciągłe ozn acza ją  miejsca jednakowej war
tośc i  prostopadłej do osi  z-ów, składowej gradientu potencjału grawitacyjnego Galaktyki
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V.3. ROLA OBSZARÓW GWIAZDOTWÓRCZYCH

Je że li przyjąć model Korony proponowany przez P i c k e l n e r a  i S z k ł o  w- 

s k i e g o ,  to reżym koronalny musi silnie zależeć od tempa procesów gwiazdo- 

twórczych. To właśnie gwiazdy młode nadają duże prędkości obłokom materii 

między gwiazdowej (mechanizm Oorta-Spitzera), a zatem są również odpowie

dzialne za strumień fal hydromagnetycznych, których ciśnienie ma podtrzymy

wać Koronę.

Powszechnie przypuszcza się , że tempo powstawania gwiazd zależy wy

bitnie od gęstości materii międzygwiazdowej. Można więc oczekiwać, że w na

szej Galaktyce będzie ono najszybsze w obszarze r = 4 — 8 kps, gdzie gęstość 

neutralnego wodoru jest średnio najw iększa. Z tych więc obszarów powinien 

płynąć ku Koronie najintensywniejszy strumień fal hydromagnetycznych i obsza

ry koronalne nad tymi częściami płaszczyzny galaktycznej powinny posiadać 

nadwyżkę c iśnienia nad rejonami Korony, które s ię  znajdują nad centralnymi 

częściam i Galaktyki: jak wiadomo, w częściach centralnych procesy gwiazdo- 

twórcze w ogóle nie zachodzą.

Jeże li teraz Korona nad częściami centralnymi ulegnie gwałtownemu , ,za

padnięciu (= puls), to nadwyżka ciśnienia magnetycznego zewnętrznych części 

Korony stanie s ię  tak duża, że obszary bezpośrednio otaczające obszar „zapad

n ięc ia”  (r = 4 — 5 kps) zostaną wtłoczone nad części centralne, wnosząc żąda

ną przez mechanizm ekspansji ilość momentu pędu bezpośrednio nad części 

centralne. Gdy po pewnym czasie nastąpi z kolei , .zapadnięcie s ię ”  następnej 

porcji, moment pędu zostanie wniesiony wraz z masą w obszar ekspansji, nad 

nim utworzy s ię  kolejna „dziu ra”  w Koronie i cały cykl powtórzy się od nowa.

Aby powyższy hipotetyczny mechanizm mógł pracować przez czas dłuższy 

(np. czas życia Galaktyki), muszą być spełnione dwa podstawowe warunki: 

1. korona nad częściami wewnętrznymi powinna mieć skłonność do „zapadania 

s ię ” ; 2. materia koronalna w zewnętrznych obszarach Korony musi być odna

wiana.

Pierwszy z tych warunków dyskutowany będzie w paragrafie następnym. 

Odnośnie drugiego nasuwają s ię  dwie możliwości — w chwili obecnej trudne 

do liczbowego oszacowania. Po pierwsze, materia koronalna może s ię  odnawiać 

przez utratę masy przez gwiazdy w Halo; ponieważ masa gwiazdowego Halo 

jest nie większa od masy gwiazd w części centralnej płaszczyzny galaktycznej 

— nie uzyska s ię  raczej dostatecznego strumienia masy (rzędu 1 m asaQ /lrok ). 

Po drugie, materia może przenikać do korony z płaszczyzny galaktycznej na 

skutek intensywnych procesów towarzyszących narodzinom młodych gwiazd 

(ekspansja kompleksów H II, wybuchy supernowych itd.); mielibyśmy wtedy 

pełną cyrkulację południkową materii w Galaktyce, przy czym źródłem energii 

napędzającym ten ruch byłyby w ostatniej instancji procesy jądrowe we wnę-
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trzach młodych gwiazd. Brak w tej chwili danych dla liczbowego oszacowania 
wydajności tego mechanizmu.

I

V.4° KO LAPS KORONY

Istotnym warunkiem, jaki spełniać musi „zapadnięcie  s i ę ”  (kolaps) Korony 
na częśc i centralne płaszczyzny Galaktyki je s t ,  by strumień masy był rzędu 
1 masy O  / r°k. Załóżmy, że Korona ma gęsto ść  jednorodną i że wysokość jej 
równa s ię  z .

O

Załóżmy dalej, że prędkość wpływu materii koronalnej w płaszczyznę Galak
tyki (vz) określona je s t  przez składową z-ową gradientu potencjału grawitacyj
nego Galaktyki. Przyjmiemy, że każdy element Korony spada średnio z wyso
kości z q/2, przy czym w czasie  spadku (nim osiągnie płaszczyznę Galaktyki) 
połowa energii kinetycznej idzie na ogrzanie (wpływ będzie niestacjonarny, 
a zatem od płaszczyzny Galaktyki biec będzie ciąg fal uderzeniowych, powodu
jąc ogrzewanie s ię  spadających elementów). Końcowa prędkość spadania bę
dzie zatem

1 

2

Ogólna masa ekspandującego aktualnie w płaszczyźnie Galaktyki gazu wy
nosi 3 • 5 * 1 0 7 mas Słońca. Jeże l i  przyjąć, że masa ta je s t  wynikiem jednorazo
wego kolapsu słupa wysokości zQ i o promieniu 3 kps, to otrzymuje s ię  stąd 
warunek

Pc z0 = 1»3 ’ 10"4 g / crI,J-

Jeże l i  dalej tempo wpływu ma wynosić 1 masa Słońca/rok, to otrzymuje się  
związek

•i> = pc - v z (z /2 )  = 1,25 *1 0 '19 g/cmJ/se k .  
V 2

Równania powyższe można uważać za układ dwu równań na pc i zq. Rozwią
zując je numerycznie, w założeniu, że rozkład potencjału grawitacyjnego je s t  
taki jak w modelu rozkładu mas w Galaktyce podanym przez S c h m i d t a  (1956) 
otrzymuje s ię

pc = 2 - 1 0 '“  g/cm3 i z = 2 kps.
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Gęstość Korony nad częściami centralnymi jest więc przed pulsem większa 

od gęstości zewnętrznych obszarów, tak jak gdyby istotnie zadzia ła ł jak iś 

mechanizm tłoczący. Niewielka wysokość zq oznacza, że „zapadają s ię ”  tylko 

dolne partie Korony.

Jeże li Korona ma być podtrzymywana przez ciśnienie magnetyczne, to musi 

s ię  ono równoważyć z ciśnieniem grawitacyjnym. Dla r = 5 kps ciśnienie grawi

tacyjne u podnóża Korony o gęstości 4-10'271 g/cm3 wynosi 1.6-10'“  g/cm/sek2. 

C iśnienie pola magnetycznego o B = 7 • 10'6 gaussów wynosi 2 -10'12 g/cm/sek1, 

a zatem może podtrzymać Koronę.

Po przesunięciu elementów koronalnych rejonów nad r = 2 kps ciśnienie 

grawitacyjne wzrośnie 10-krotnie (uwzględniając wzrost gęstości do wartości 

2 • 10 26 g/cm3); aby podtrzymać Koronę w obszarze r = 2 kps ciśnienie magne

tyczne musiałoby odpowiednio wzrosnąć. Można przypuszczać, że stoi temu na 

przeszkodzie dysypacja pola magnetycznego wywołana dyfuzją ambipolarną. 

Tempo tej dysypacji może być bardzo znaczne: zakładając, że 10% wodoru wy

stępuje w postaci neutralnej, otrzymuje s ię  czas dysypacji pola o skali 100 ps 

(wynikającej z przyjęcia, że rozmiar elementów turbulentnych w Koronie jest 

związany z rozmiarem analogicznych elementów w płaszczyźnie Galaktyki 

przez warunek zachowania strumienia magnetycznego) i natężeniu 10’5 gaussów 

— rzędu 3 - 107 lat. Jest to czas porównywalny ze skalą czasową procesu eks

pansji.

W rezultacie mechanizm kolapsu przedstawiałby się następująco: materia 

zepchnięta ku osi z-ów przez strumień fal hydromagnetycznych z obszaru 

r = 4 — 8 kps dostaje s ię  nad części centralne, zachowując przy tym swój po

czątkowy moment pędu. Ponieważ dopływ energii od części centralnych jest 

znikomy, stopień jon izac ji gazu maleje szybko. Faworyzuje to gwałtowną dysy- 

pację pola poprzez mechanizm dyfuzji ambipolarnej. Obniżenie się ciśnienia 

magnetycznego przy równoczesnym wzroście ciśnienia grawitacyjnego wywołuje 

, , zapadnięcie”  s ię  wewnętrznych rejonów Korony na płaszczyznę Galaktyki, 

wywołując dyskutowane poprzednio fenomeny ekspansyjne.

W ten sposób działanie „wspomagającego mechanizmu” daje się uzasadnić 

jakościowo nawet w najmniej korzystnej hipotezie h = const.

Brak jest niestety, danych obserwacyjnych mogących rzucić światło na tę 

spekulację. Obserwuje się co prawda podwyższenie emisji na falach metrowych, 

w kierunkach odpowiadających tym rejonom Korony, które ulegają hipotetyczne

mu wtłoczeniu ( H a n b u r y  B r o w n ,  D a v i e s ,  H a z a r d ,  1960) i kusząca się 

wydaje interpretacja tego, jako wzrost ciśnienia (a zatem i emisji) cząstek 

relatywistycznych w centralnych rejonach Korony. Równie dobrze jednak może 

to być efekt lokalny (okołosłoneczny). Samo istnienie Korony jest jeszcze 

wciąż zbyt hipotetyczne, by mogły istnieć w chwili obecnej poważne szanse 

zbadania realności proponowanego mechanizmu przepływów koronalnych.



48 S. Grzędzielski

LITERATURA

B aade W., 1958, Stellar Populations, pg.3, Ricerche Astronomiche, Specola Vaticana. 
B a b c o c k  II. W., 1939, Lick Obs. Bull. 19, 41.

B i e rmann  L., Da vi s, L., jr., 1960, Zs.f.Ap. 51, 19.

Bok B.J., 1959, The Observatory 79, 58.
D a v i e s  R.D., 1960, M.N. 120, 483.
D a v i e s  R.D., S l a t e r  C.H., Shuter ,  W.L.H., Wi ld P.A.T., 1960, Nature 187, 1088. 

D eu t s c h  A. J. 1956, Ap.J. 123, 210.
E l s S s s e r  H., Haug  U., 1960, Zs.f.Ap. 50, 121.
G r z ę d z i e l s k i  S., 1959, Bull. A cad. Pol. Sci. 7, 627.

Gum C.S., Kerr F.J., Wes t e r hou t  G., 1960, M.N. 121, 132.
Gum C.S., 1959, A.J. 64, 333.
H anbury Brown R., D a v i e s  R.D., Haza r d  C., 1960, Tlie Observatory, 80, 191. 

Hoy l e  F., I r e l and ,  J.G., 1960a, M.N. 120, 173.
Hoy l e  F., I r e l a n d  J.G., 1960b, M.N. 121, 19.

H rusk a A., 1962, B.A.C. 13, 78.
van de H u l s t  H.C., Mi i l l er  C.A., Oor t  J.H., 1954, B.A.N. 12, 117.

J o h n s o n  H.L., 1957, Ap.J. 126, 121.

Kerr F.J., 1962, M.N. 123, 327.
L a l l e m a n d  A., D u c he s n e  M., Wa l ker  M.F., 1960, P.A.S.P. 72, 76.

L i n d b l a d  B., 1960, „Encyclopedia of Physics” , Vol. 53.

Munch G. 1960, Ap.J. 131, 250.
Mi inch G., Mi inch L>, 1960, Ap.J. 131, 253.

MUnch G., Z i r i n  H., 1961, Ap.J. 133, 11.
Oor t  J.H., Kerr F .J., Wes t e r hou t  G., 1958, M.N. 118, 379.

P a r i  j sk i  J.P ., 1961, Astr.Zum. 38, 377.
P i eke In er S.B., S z k ł o w s k i  I. S. 1959, Ann.d Ap. 22, 503.
P i s m i s  P., 1961, Bol.Obs.Tonantz.y Tacub.No. 21.
P r e n d e r g a s t  K.H, B u r b i dge  G.R., 1960, Ap.J. 131, 243.
Rougoo r  G.W., Oor t  J.H., 1959, Paris Symp.Rad.io Astr. Stanford.

Rougoo r  G.W., Oor t  J.R., 1960, Proc.Nat.Acad.Sci. 46, 1.

S chmi d t  M., 1956, B.A.N. 13, 15.
S c h w a r z s c h i l d  M., Struct. & Evolut. of the Stars, Princeton 1958.

Sea ton  J., 1955, Ann.d Ap. 18, 135.
S p i t z e r  L., 1956a, Physics of fully ionized gases, London.

S p i t z e r  L., 1956b, Ap.J. 124, 20.
Su-Shu Huang,  P i s m i s  P., 1960, Bol.Obs.Tonantz.y Tacub., No 19.

Wes t e r hou t  G., 1957, B.A.N. 13, 201.

Wes t e r hou t  G., 1958, B.A.N. 14, 215.



Rozmieszczenie i ruchy gazu między gwiazdowego. 49

SPIS TREŚCI CZĘŚCI 1 I 2

I. W S T I fP ...............................................................................................................................318

Część I *

II. DANE OBSERWACYJNE ODNOŚNIE ROZMIESZCZENIA I RUCHÓW CAZU . 319

II. 1. Rozmieszczenie i ruchy neutralnego w o d o ru .............................................. 319

II. 2. Rozkład wodoru z jo n izo w an eg o ......................................................................324

II. 3. Pole m ag ne ty c zn e ..............................................................................................325

Część II

III. OGÓLNE WARUNKI E K S P A N S J I ................................................................................ 21

III. 1. Bilans masy .........................................................................................................21

III. 2. Bilans momentu p ę d u ........................................................................................22

III. 3. Dotychczasowe próby interpretacji te o re ty czne j........................................ 24

IV. MECHANIZM EKSPANSJI GAZU Z CENTRALNYCH CZĘŚCI GALAKTYKI . 26

IV. 1. Ogólne z a ł o ż e n i a ...............................................................................................26

IV. 2. Mechanizm , ,sprężyny”  m ag ne ty c zn e j..........................................................28

IV. 3. Układ równań podstaw ow ych ........................................................................... 29

IV. 4. Stacjonarna rotacja ró żn ic z k o w a .....................................................................31

IV. 5. Intensywny wypływ masy z g w ia z d ............................................................... 34

IV. 6. Wpływ z K o r o n y .............................................................................................- 35

IV. 7. Konkluzje odnośnie mechanizmu ekspansji i modelu ruchu w płaszczyź

nie G a la k ty k i .......................................................................................................40

V. PRZEPŁYW GAZU W KORONIE G A L A K T Y K I......................................................42

V. 1. Dane obserwacyjne odnośnie gazowej Korony G a la k ty k i ........................ 42

V. 2. Przepływ pod wpływem gradientu ciśnienia magnetycznego . . . .  43

V. 3. Rola obszarów gw iazdo tw órczych ................................................................. 45

V. 4. Kolaps K o r o n y ....................................................................................................46

♦ C zęść  I ukaza ła  s ią  w „P os tęp ach  Astronom ii”  t. X, z. 4.



--------------

'

■

V



NIEKTÓRE METODY WYZNACZANIA 

W SPÓŁRZĘDNYCH GEOGRAFICZNYCH 

Z OBSERW ACJI SZTUCZNYCH SATELITÓW

L E O P O L D  P I E C Z Y Ń S K I

HEKOTOPblE METO/Jbl OnPE/JEJIEHMfl 

rEOrPA^MIECKMX KOOPflMHAT nPM nOMOlUM HABJUO/JEHMM 

HCKyCCTBEHHbIX OTYTHHKOB

Jl.nemiHbCKM

Coaep>KaHMe

B CTaTbe paCCMOTpeHbl B03M0>KH0CTH MCn0Jlb30BaHMH HCKyCCTBBH- 

Hbix cnyTHMKOB 3eMJW fljia onpeflejieHHH reorpa^w qecK H X  KoopflHHaT Me- 

CTa HaSjiiofleHHM. ripuBefleHbi oTJiimMTejibHbie qepTW HecKOJibKHX MeTO- 

flOB, 3aBHCHmne o t  xapaKTepa flaHHbix, nojiyqaeM bix b pe3yjibTaTe Ha- 

SjiiofleHMM, / Ijih  K a m o r o  cJiy^as  npHBeaeH xoa paccyacAeHuii a Taiotce 

OCHOBHbie ({)OpMyjlbU PaCCMOTpeHa B03M0*H0CTb npMMeHeHMH HCKyCCTBeH- 

HblX CnyTHHKOB flJIH MeJKflyKOHTHHeHTaJIbHOH TpH3HryJ1HUHM.

SOME METHODS OF GEOGRAPHICAL COORDINATES DETERMINATION 

FOLLOWING THE OBSERVATIONS OF SATELLITES

Summ ary

The article deals with possibilities of using artificial satellite observations 

for the purpose of determining geographical coordinates of observation stand. 

Several methods are discriminated according to kind of data resulting from obser- 

vation. For every case the line of argument and basic formulae are given. The 

possibility of applying artificial satellites for purposes of intercontinental trian

gulation is discussed.

Zakres problemów, w których znajdują, zastosowanie sztuczne satelity, jest 

bardzo obszerny. Również zastosowanie sztucznych satelitów dla celów badania
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figury Ziemi posiada kilka aspektów. W pracy tej zostan ie  omówiona możliwość 
w ykorzystania obserw acji sztucznych sa telitów  dla w yznaczenia w spółrzędnych 
stanow iska obserw acyjnego. Zagadnienie to w iąże s ię  niemal bezpośrednio 
z zagadnieniem  p rze liczan ia  w spółrzędnych zaobserwowanych, czy li topocen-^ 
trycznych, na w spółrzędne odniesione do środka Ziem i, czyli geocentiyczne.

B

Rys. 1

Niech na rys. 1 będzie: punkt 0  — środek Ziem i, punkt — stanow isko ob
serw acyjne na pow ierzchni Ziemi, punkt S — położenie sztucznego  sa te lity  
w momencie obserw acji, R — promień wodzący stanow iska obserw acyjnego, 
t  —  odległość geocentryczna sztucznego  sa te lity , /  — odległość topocentryczna 
sztucznego sa te lity . Wektorowo możemy nap isać

R =7 - 7 '. (1)
O

Przyjmiemy następujący  układ współrzędnych: środek układu znajduje się 
w środku Ziem i, oś z pokrywa się  z o s ią  obrotu Ziemi i je s t  skierow ana na p ó ł' 
noc, p łaszczyzna xOy pokrywa się  z p łaszczy  zną  ziem skiego równika, przy czym 
oś x leży w p łaszczyźn ie  południka Greenwich. Wówczas składow e trzech wekto
rów równania (1) będą:
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cos'/’0 cos AA, Rq cosV 0 sin AA, RQ s in ^ J ,

7 17 cos 8 cos t, r cos 8 sin t, r sin 8],

7 [ r ' cos 8 ' cos t \  r '  cos 8 ' sin t ' ,  r '  sin 8 '\,

gdzie:
8, t, — deklinacja i kąt godzinny geocentiyczne,
8', t '  — " 11 " topocentry czne,
^o, AA — szerokość geocentryczna i długość geograficzna wzglądem połud

nika Greenwich stanowiska obserwacyjnego.
W dalszym ciągu oznaczymy:

x = K cos ¥ cos AA,
O O 1

y  = R cos ¥  sin AA,o o 7

z = R sin V .o o

Rozpisując równanie (1) na współrzędne, otrzymamy następujący układ 
równań:

x = r cos 8 cos t — r '  cos 8 ' cos t (2) 

y = r cos 8 sin t — r '  cos 8 ' sin t (3)

z = r sin 8 — r '  sin 8 ' (4)

Powyższe równania przedstawiają nam związki zachodzące każdorazowo 
między współrzędnymi stanowiska obserwacyjnego, współrzędnymi topocentrycz- 
nymi SS i współrzędnymi geocentrycznymi SS. Aby można było wyznaczyć współ
rzędne x,y,z  stanowiska obserwacyjnego, muszą być nam znane prawe strony 
równań (2) -  (4).

W wyniku obserwacji astrometrycznycłi SS otrzymujemy jego współrzędne 
topocentryczne a ' ,  8 '  w momencie TU. Stąd łatwo obliczyć topocentryczny kąt 
godzinny t '  z relacji:

t ' = S n -  a ' ,  (5)Gr

gdzie S ^  — czas gwiazdowy Greenwich.
Oprócz obserwacji astrometrycznycb potrzebne jest jednoczesne wyznacze

nie topocentrycznej odległości SS którąś z metod radiolokacyjnych.
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Co s i ę  tyczy w spółrzędnych geocentrycznych  SS,  możemy je  ob liczyć  dla 
danego momentu obserw acji  TU na podstaw ie  zna jom ości elementów orbity SS 
i ich perturbac ji .  Pon iew aż  SS  p o s ia d a j ą  d użą  prędkość  orb ita lną ,  d la tego  wpływ 
błędu re je s t ra c j i  c z asu  na  w yznaczane  w spó łrzędne  j e s t  znaczny. Odnosi s ię  
to sz c z e g ó ln ie  do sz tucznych  sa te l i tów  b lisk ich  Ziemi. Na p rzykład  przy wyso
k o śc i  SS  1000 km, prędkość kątowa v = 25 V se k .  Wówczas b łąd  0 .0 1  w re je s t r a 
cji czasu  spowoduje błąd 15* w okreś len iu  po łożen ia  SS,  co z ko le i spowoduje 
błąd około 80 m w okreś len iu  p o łożen ia  s ta n o w isk a  obserw acyjnego . J e s t  jednak  
o czyw is te ,  ż e  błąd re je s t r a c j i  czasu  będzie powodować p rze su n ięc ie  SS głów
n ie  wzdłuż je g o  toru. I s tn ie je  m ożliw ość wyeliminowania w znacznym stopniu 
wpływu tego błędu n a  o k reś la n e  w spółrzędne  p rzez  odpowiednie opracowanie 
m ateria łu  obserw acyjnego .

W przypadku, gdy obse rw ac je  o g ra n ic z a ją  s ię  do w y zn a cz en ia  a ' ,  8 '  możliwe 
j e s t  również ich w ykorzystanie d la  o k re ś le n ia  współrzędnych  m ie js c a  obserw a
cji. W tym celu  z równania (4) wyznaczamy w ielkość  r ' :

r ' =  (r s in  8 — z) • cosec  8 '  (6)

i wstawiamy do równań (2), (3). Otrzymamy układ 2 równań o 3 n iewiadomych:

x  — ctg 8 '  • co s  t '•  z = r ( co s  8 cos  t — sin  8 ctg 8 '  c o s  t '), (7)

y  — ctg 8 ' • s in  t '  • z = r (cos  8 s in  t — s in  8 ctg 8 ' s i n  t ' ) .  (8)

Układ ten j e s t  rozw iąza lny ,  gdy wykonamy dwie lub więcej o bse rw ac j i  tego 
sam ego lub różnych sz tucznych  sa te l i tów .

Możliwy j e s t  przypadek obse rw ac j i  tylko liniowych, tzw. tr i la te ra c j i .  P rz e 
piszem y równania (2)—(4) w pos tac i :

r cos  8  cos  t — x  — r ' co s  8 ' cos  t , (9)

r c o s  8 sin t — y  — r '  co s  8 ' s in  t (10)

r s in  8 — z -  r ' s in  8 (11)

po czym podniesiem y stronami do kwadratu i zsumujemy. Otrzymamy:

(r cos  8  co s  t — x )2 + (r cos  8 s in  t — y ) 2 + (r sin  8 — z )1 = r /J. (12)

Zatem dla w yznaczen ia  n iewiadomych x , y , z  po trzebne s ą  co najmniej trzy 
obserw ac je .  R ów nanie (12) m ożna doprowadzić do p o s ta c i  liniowej p rzez  p rzy
ję c i e  przybliżonych w artośc i  xc; y j z 0- D la w yznaczen ia  tylko jednej  ze  współ
rzędnych  s ta n o w isk a  obse rw acy jnego ,  a mianowicie  sz e ro k o śc i  geocentrycznej
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yo nie jest potrzebna znajomość odległości topocentrycznej ani geocentrycz- 

nej SS, przy założeniu, że znana jest długość geograficzna stanowiska. Skręca

jąc układ współrzędnych przyjęty na rys. 1 o kąt AA w płaszczyźnie równika, 

tzn. przyjmując nową oś * w płaszczyźnie miejscowego południka, będziemy 

mogli przekształcić równania (2)—(4) do postaci:

x = r cos 8 cos t — r ' cos 8 ' cos t ' , (13)
m m m

0 = r cos 8 sin t — r ' cos 8 ' sin t ' (14)
m m *

z = r sin 8 — r ' sin 8 ', (15)
m

gdzie wskaźnikiem m oznaczono wielkości odnoszące się do tak przyjętego, no

wego układu współrzędnych.

Z równania (14) mamy:

r '= r cos 5 sin t sec 8 ' cosec t ' . (16)
m m

A wieo * ~ r cos 8 cos t — r cos 8 sin t ctg t ', (17)** " ‘ ęc m m m °  m

z = r sin 8 — r cos 8 sin t te 8 ' cosec t '. (18)
m m °  m

Ponieważ

t g ? 0 = ^ ,  (19)
m

zatem, po prostych przekształceniach, otrzymamy:

tg Y 0 = (tg 8 sin - tg 8 ' sin tm) • cosec (a — a '). (20)

Znając szerokość geocentry czną, możemy obliczyć szerokość geograficzną 

posługując się wzorem:

t g v - y r j r .  (21)

gdzie e — mimośród elipsoidy ziemskiej.

Tak wyznaczona szerokość geograficzna będzie obarczona wpływem ewen

tualnego błędu długości geograficznej miejsca obserwacji. Jeśli nie znamy ele

mentów orbity SS, a tym samym nie mamy możliwości obliczenia jego współ

rzędnych geocentrycznych , możemy traktować SS jako zwykły sygnał świetlny. 

Nie możemy wówczas wyznaczyć współrzędnych stanowiska obserwacyjnego.
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Jednoczesne obserw acje tego samego SS z dwóch stanow isk obserwacyjnych 
czynią jednak możliwym w yznaczenie różnicy współrzędnych tychże stanow isk. 
Isto tn ie  z dwóch układów równań:

“ r cos 8 cos t — r,” cos 8 /  cos t{, 

y  i m t  cos 8 sin  t — r,' cos 8 /  ain t,', 

z x “  r sin 8  — t '  sin 8,',

x2 “ r cos 5 cos t — r2 cos 8 /  cos {/, 

y2 ” r cos 8 sin t — r2 cos 8 /  sin t2, 

z2 = r sin  8 — r2'  sin 82 ,
łatwo otrzymamy:

A* = r,' cos 8 /  cos — r2'  cos 8 /  cos t2' ,  (22)

Ay = r '  cos 8 ;  sin t[ — r2'  cos S2 sin t}' ,  (23)

Az = r '  sin 8 / — r2' sin S2',  (24)

w których oznaczyliśm y: A* = x2 — Ay  = y 2 — y v Az = za -  z,.
Równania (22)—(24) pozw alają nam obliczyć odległość między punktami 

obserwacyjnym i, jak  również określić  położenie linii łączącej te  punkty w przy
jętym układzie współrzędnych. Co s ię  tyczy rodzaju obserw acji, najbardziej ku 
temu odpowiednie w ydają się  być obserw acje fotograficzne, w których otrzymu
jemy obraz drogi SS na  tle  gwiazd. Je ś li bowiem dokonamy na  dwóch stanow i
skach obserw acji fotograficznych w tym samym interw ale czasu , możemy póź
niej wy interpolować z k liszy  współrzędne SS w dokładnie ustalonym, wspólnym 
momencie.

Jednoczesne  obserw acje astrom etryczne SS z dwóch stanow isk obserw a
cyjnych, bez w yznaczenia odległości topocentrycznych SS i bez znajomości jego 
współrzędnych geocentrycznych pozw alają  określić położenie lin ii łączącej te 
stanow iska w przyjętym układzie w spółrzędnych. Nie można jednak wyznaczyć 
długości linii.

Pom iar pozycji SS na  tle  gwiazd określa  kierunek z danego stanow iska do 
SS. Wektory jednostkow e kierunku będą: 
dla pierwszego stanow iska:

o, [cos 8,' cos t ' ,  coj3 8 , 'sin t[, sin <5,'], (25)

dla  drugiego stanow iska:
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a2 [cos Sj cos t2', cos sin t'2, sin 5/]. (26)

Jednostkowy wektor normalny płaszczyzny przechodzącej przez oba stano

wiska i przez SS można więc określić wzorem:

JV, - a, x a,. (27)

Druga obserwacja z tychże stanowisk da nam drugą płaszczyznę o jedno

stkowym wektorze normalnym N2. L inia łącząca oba stanowiska będzie prostą 

powstałą z przecięcia tych dwóch płaszczyzn. Zatem jej kierunek określi wektor 

j ednostkowy:

N - N ' X N f  (28)

Dla większej liczby obserwacji można wyznaczyć położenie poszukiwanej 

linii metodą najmniejszych kwadratów, przyjmując początkowo pewne wartości 

przybliżone.

Ten ostatni przypadek był przedmiotem szczegółowych opracowań i ekspe

rymentów w Finlandii. Do obserwacji użyto tam nie sztuczne satelity, ale sy

gnały świetlne, umieszczone na specjalnych balonach — nie zmienia to jednak 

istoty zagadnienia. Wyznaczono w ten sposób lin ią między Turku a Helsinkami 

(154 km). Balony wypuszczano mniej więcej w połowie odległości między obu 

stacjami, na wysokość 13—20 km. Obserwacje fotograficzne wykonywano przy 

pomocy anastygmatycznych reflektorów, do rejestracji czasu służył fotopowie- 

lacz oraz chronometr morski. W ciągu 3 nocy wykonano 26 obserwacji. Po 

łącznym wyrównaniu materiału obserwacyjnego metodą najmniejszych kwadra

tów, otrzymano kierunek linii Turku-Helsinki ze średnim błędem ± 1.05 w pła

szczyźnie równika i ± 0762 w płaszczyźnie południka. Średni błąd pojedynczej 

obserwacji wyniósł ± 2^06. Inicjator powyższego eksperymentu, V a i sa l a ,  pro

ponuje, aby obserwacje tego rodzaju, lecz już z użyciem sztucznych satelitów, 

rozszerzyć na większą ilość punktów, obejmujących znaczne obszary. Określe

nie bowiem kierunków między trzema punktami prowadzi wprost do określenia 

kątów miedzy nimi. Otrzymalibyśmy więc sieć triangulacyjną o bokach kilkuset- 

kilometrowych. Ciekawą koncepcję wyznaczania współrzędnych z obserwacji 

sztucznych satelitów, bez dokładnej rejestracji czasu, wysunął ostatnio 11 i r ose  

(Japonia). W sposób szkicowy przedstawia się ona następująco: Na punkcie A 

o znanych współrzędnych z obserwacji w momencie T wyznaczono współrzędne 

topocentryczne SS a 81. VI punkcie B o znanych współrzędnych oraz w punk

cie C, którego współrzędne chcemy wyznaczyć, dokonano tylko obserwacji foto

graficznych SS bez dokładnej rejestracji czasu, otrzymując każdorazowo na 

kliszy obraz drogi SS na tle gwiazd. Warunkiem jest, aby obserwacje na punk

tach B i C były wykonane w interwale czasu, obejmującym moment T obserwa

cji na punkcie A,
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Na rys. 2 mamy: punkty A,B,C — stanowiska obserwacyjne, punkt S — poło

żenie SS w momencie T, punkt a — położenie SS na sferze niebieskiej, widzia

ne w momencie T z punktu A. W pierwszej kolejności ustalimy położenie SS na

sferze niebieskiej, widziane w mo

mencie T z punktu B. Położenie 

to, nazwijmy je punkt b, otrzymamy 

z przecięcia drogi SS widzianej 

z punktu B z płaszczy zną przecho

dząca przez punkty A,B,a. Prze

sunięcie bowiem paralaktyczne SS 

przy przejściu z punktu A do punktu 

B musi nastapić w tej właśnie pła

szczyźnie (w przecięciu ze sferą 

niebieską da nam ona koło wiel

kie). W ten sposób otrzymamy 

współrzędne topo centry czne SS 

aB ’ ^B’ ^ aJąc i e» m°żemy już 
określić punkt S jako przecięcie 

dwóch prostych, z których każda 

jest wyznaczona przez jeden punkt 

(A lub B odpowiednio) oraz przez 

kierunek 8ą lub ag, Sg odpo

wiednio). Tym samym możemy 

Rys. 2 określić współrzędne geocentrycz-

ne SS a, S i jego odległość geocen- 

tryczną r. Gdybyśmy znali punkt c, odpowiadajacy położeniu SS na sferze 

niebieskiej, widzianemu w momencie T z punktu C, wówczas współrzędne punk

tu C otrzymalibyśmy jako przecięcie prostej C — S z powierzchnią elipsoidy 

ziemskiej. Ponieważ punktu c nie znamy, z obrazu drogi SS zaobserwowanego 

na punkcie C wybieramy dwa punkty c, i c2, otrzymując w rezultacie punkty 

C, i Ca na powierzchni elipsoidy ziemskiej. L in ię C,—C, nazwiemy lin ią  pozy

cyjną stanowiska C. Druga obserwacja tego samego lub innego sztucznego sa

telity da nam drugą linię pozycyjną. Ich przecięcie określi poszukiwany punkt C.

Niezależnie od metody obserwacji, poważną niedogodność stanowi fakt, że 

sztuczne satelity widziane są  jedynie w krótkich okresach czasu po zmierzchu 

i przed świtem. Jest już jednak opracowany projekt umieszczenia na orbicie 

okołoziemskiej specjalnego satelity geodezyjnego, zaopatrzonego w urządzenie 

do regularnego nadawania błysków świetlnych, a zatem widocznego w dowol

nym momencie nocy.

Uprzednio była już mowa o wpływie błędu rejestracji czasu na wyznaczane 

współrzędne. Do tego dochodzą błędy współrzędnych topocentrycznych, zależne 

od techniki obserwacyjnej, oraz błędy obliczonych współrzędnych geocentrycz-
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nych S$ których źródłem może być na przykład lokalna anomalia grawimetrycz

na lub anomalia oporu powietrza. Dlatego należy przyjąć, że dokładność, jaką 

możemy uzyskać przy użyciu sztucznych satelitów jest rzędu kilkudziesięciu 

metrów, co odpowiada kilku sekundom łuku, z pojedynczej obserwacji. Do

kładność taka dla potrzeb nawigacji czy kartografii jest już wystarczająca.

Nadzieję na zwiększenie dokładności rokuje metoda zakryć gwiazd przez 

sztuczne satelity. W momencie bowiem zakrycia współrzędne topocentryczne 

SS są równe współrzędnym gwiazdy, zaś moment zjawiska możemy zarejestrować 

fotoelektrycznie. Do wprowadzenia w życie tej metody potrzebna jest jednak 

znajomość bardzo dokładnych elementów orbity SS oraz bardzo dokładne efeme

rydy.

Zastosowanie sztucznych satelitów posiada kilka zalet w stosunku do me

tod klasycznych. Z obserwacji SS możemy wyznaczyć łącznie wszystkie trzy 

współrzędne stanowiska obserwacyjnego; współrzędne wyznacza się niezależ

nie od odchyleń pionów; metodą triangulacji kosmicznej możemy łączyć punkty 

oddalone od siebie o setki kilometrów.

Powyższe omówienie nie wyczerpuje, rzecz jasna, całości zagadnienia 

i bynajmniej nie rości sobie do tego pretensji. Za wcześnie jest podejmować 

próby jakiegoś podsumowania. Niemal każdy dzień przynosi nowe prace i nowe 

pomysły uczonych całego świata. Artykuł ten miał jedynie na celu zapoznać 

Czytelnika z niektórymi możliwościami, jakie stworzyła przed astronomią pozy

cyjną era sztuczny ch'satelitów.
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EKOSFERYCZNE KONSEKWENCJE NOWEJ TEORII 

EWOLUCJI SŁOŃCA

J .  G A D O M S K I

3KOC$EPWHECKME riOCJIEflCTBHH HOBOfó TEOPMH 

3BOJIWUMM COJIHOA

fl<raflOMCKM

Coflep*aHMe

HoBaa TeopMH 3B0J1I0UHM Cojmua, pa3pa6oTaHHaH rpynnoft aMepw- 

KaHCKHX aCTpO(j)M3MKOB BO TJiaBe C jMapTMHOM HlBapUUlMjlbflOM npefl- 

BMflHT cMCTBMaTMMecKoe y Be Jimie hmb pacxoaa Boflopoaa m — no MCTê eHMM 

7 MMJUiMapflOB JieT -  BHe3anHoe ero wcqepnaroie. B cbh3m c 3Tmm Cojih- 

ue, pa3flyToe M3-3a yBejwmiBatomemch paanaiWM, BOMfleT nocxeneHHo b CTa- 

flmo KpacHoro rwraHTa cneKTpajibHoro TWia gM2, mto6h 3aTeM cTpeMM- 

TejibHO cbejKHTca, npeBpamaHCb b "SoJioro Kapjia", B pe3yjibTaTe TaKMx 

M3MeHeHwR, pa3yvieeTCH, HacTynMT sbojiiouhh cojwemioii 3KOcc})epbi, ko- 

Topaa SyfleT oxBaTbmaTb Bce Gojiee oT^ajieHnue ruiaHeTbi BnjioTb ao Ca- 

TypHa, Ilpn 3Tom ruiaHeTbi Cojiee 6jiM3KMe k CojiHuy, BKJiKwaa ciOAa m 3eM- 

jiio, OKa>KyTCH "neperpeTbiMw" m jwwaTca 3K0Ji0rimecKMx ycjioBufl, Koraa 

*e CoJiHue npeBpaTMToa b "6ejioro Kapjia", 3KOC<})epa OTCTynMT, cy3MT- 
ch m octbbm t Bce ruiaHeTbi bo BJiacTM Mopo3a. Teopwn lllBapuwmibAa npw- 

HaflJie>KMT k HaM6ojiee 060CH0BaHHi>iM rnnoTe3aM b o6jiacTH acTpoc})M3M- 

KH„ BblMHCJieHMH aBTOpa HBJlHIOTCfl pe3yjIbTaTaMM 3TOfó rnnOTe3bU

ECOSPHERICAL CONSEQUENCES OF SUN EVOLUTION NEW THEORY

Summary

A new theory, elaborated by a group of american astrophysicists with Martin 

S ch w ar zs ch i l  d at the head, foresees a systematic increase of consumption 

of hydrogen till the Sudden deficiency of it comes after a period of 7000 millions 

of years* Then the Sun, swollen by its increasing radiation, will gradually pass 

into the stage of red giant with spectrum gM2« Thereafter, it will suddenly collapse.
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becoming *"a white dwarf” . As a result of such changes, an evolutioc 01 Sun’ s 

ecosphere will follow, which will be reaching the more and more distant planets, 

up to Saturn, whereas the nearer planets, the Earth included, will have got over- 

heated and will have lost ecoloeic conditions. After, however, the stage of a white 

dwarf would be reached by the Sun, the ecosphere would recess and become 

narrower, and all planets would be left to fall a prey to frost. TTie Schwarzschild’ s 

theory belongs to best grounded hypotheses in astrophysics. The computations 

of the author make its “ ecospheric”  consequences.

Grupa astrofizyków amerykańskich z M. S ch w a r z sc h i 1 d em na czele opracowała 

przed kilku laty nową teorię ewolucji Słońca, uważaną za jedną z najlepiej ugruntowa

nych hipotez astrofizycznych.* Opiera się ona na obserwacjach widm gwiazdowych, na 

informacjach udzielonych przez fizyków, a dotyczących tempa przemian jądrowych oraz 

obliczeniach przy pomocy szybkościowych maszyn elektronowych. Podstawą tej teorii 

jest założenie, że o ewolucji Słońca decyduje tempo zużywania przez nie zapasów 

wodoru, które w przyszłości tak wzrośnie, że Słońce rozdęte wzmożonym promieniowa

niem przerodzi się stopniowo w olbrzyma typu widmowego gM2, by — po wyęzerpaniu 
zapasów wodoru — stać się białym kartem.

Opisanej wyżej ewolucji Słońca będzie oczywiście towarzyszyć ewolucja jego eko- 

sfery, która zaważy na losie Ziemi i planet. Praktycznie pozostaną one na obecnych 

orbitach, gdyż ubytek masy Słońca w wyniku emisji promieniowania elektromagnetycznego 

i korpuskulamego będzie znikomy, podobnie jak i wpływ wolno działających sił przy
pływowych Słońca na ich orbity.

Jeże li zastosujemy do teorii Schwarzschilda wzory ekosferyczne, otrzymamy wyniki 

zestawione w tabeli 1 i zilustrowane dla przypadku Słońca i Ziemi na rysunku 1.

Wprowadziliśmy pojęcie centrum termicznego ekosfeiy, odległego od Słońca o A, 

przy czym:

rA = K (Tp + Tki = 278°K = + 5°C**

A = 1,60 d
P

dfc - d p = 1,25 A .

Przyjrzyjmy się liczbom kolumny 5. A więc ekosfera będzie się odsuwać od Słońca 

coraz szybciej, zwiększając swoją grubość, w wieku Słońca 10 X  JO” lat ogarnie planetę 

Jow isz. Wenus, Ziemia i Mars, przeszedłszy przez typ planet polarnych, staną się 

„przegrzane” . W wieku 11 X 109 lat w centrum termicznym ekosfery znajdzie się Saturn, 

Jowisz zaś przyłączy się do grupy planet „przegrzanych”  i wyjałowionych nadmiarem 

insolacji. Grubość ekosfery wzrośnie wówczas dziesięciokrotnie, objętość tysiąckrotnie 

w porównaniu ze stanem obecnym. Ekosfera nie osiągnie już dalszych planet, gdyż 

zapas wodoru słonecznego wyczerpie się. W wieku 12 X 10’ la t rozpocznie się szybki 

odwrót i zawężenie ekosfery,co w konsekwencji doprowadzi do wymrożenia całego ukła

du planetarnego.

* J .  Smak, Życie Słońca (Urania XXXI, 230—5, 258—62).
*"*J. G a d o m s k i ,  Ekosfery gwiazdowe w promieniu 17 lat św iatta wokót StoAca{„Po

stępy Astronomii” , VI, 141—2).
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BADANIA RUCHU KOMETY CRIGG-SKJELLŁRUP

G. S I T A R S K I

MCCJIEflOBAHMfl /JBMKEHMH KOMETbl TPM rr-CKtEJlJlEPyn

r . C H T a p c K M  

Cofle p>KaHwe

B cTaTbe npMBeaeHbi pe3yjibTaTbi wccJieflOBaHHM ABHweHMH KOMe- 

Tbi rpw rr-CK be jiJiepyn  b  nepwofl BpeMeHH 1947-1977. B 1964 r. KOMeTa 

npil6jlH3MTCH K WlIMTepy, PaCCMOTpeHbl BbmHCJieHMH , CBH3aHHbie c npwro- 

TOBJieHMeM T04HbIX 3 JieMeHTOB OpGUTbl KOMeTbl, MeTOfla MCCJieflOBaHMM

npwMeHeHHbie ajih BpeMeHH npoxofla KOMeTbl okojio lOnwTepa, a TaK*e no-

CJieflCTBMH, K3KHB nOJiyqaTCH B pe3yjIbTaTe H3MeHeHHM OpSHTbl, BbI3B3H- 

HbIX npM6jW>KeHHeM KOMeTbl. PaCCMOTpeHa TaK*6 B03M0)KH0CTb 3Ha<łM-

TejibHoro npM6jm>KeHMH KOMeTbl k 3eMJie b 1977 roay (ctojikhobbHue mo-

TJIO BbITb He HCKJlIOMeHO) H B03M0>KH0CTb HaBjHGlfleHHH MeTe0p0B M3 poa 

CBH3aHH0r0 C KOMeTOfi.

RESEARCHES ON THE MOTION OF COMET GRIGG-SKJELLERUP

Summary

The paper contains the results of investigations of motion of the Comet in 

the period 1947—1977. In 1964 the Comet will pass near Jupiter. Presented are: 

computations connected with determination, of exact elements of the Comet’s orbit, 

methods of investigation as used for the period of passing of the Comet close to 

Jupiter and consequences of changes of the Comet’s orbit due to this approach. 

There is examined a possibility of a close approach of the Comet to the Earth in 

1977 (even the possibility of seems to be not excluded!) and a possibility of 

observing the meteor stream connected with the Comet.

WSTĘP

Kometa odkryta 22 lipca 1902 r. przez J. G r i g g a  nie była obserwowana 

latach jej następnych zbliżeń do Słońca, jakkolwiek z elementów orbity tej
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komety wynikał okres obiegu wokół Słońca równy około 5 lat. Jednakże 16 maja 
1922 r. F. S k j e l l e r u p  odkrył kometę, której orbita — pomimo znacznych 
różnic — wykazywała duże podobieństwo do orbity komety odkrytej przez G r i g g a .  
Nasuwało to myśl o identyczności obydwu komet i zbadaniem tego problemu 
za ją ł  s ię  G. M e r t o n  [6].Z pracy jego wynika, że  kometa z 1922 r. j e s t  istotnie 
zagubioną kometą z 1902 r., a dużą zmianę elementów orbity wywołało zbliże
nie do Jow isza  w 1905 r. (kometa Grigg-Skiellerup obiega Słońce po takiej 
orbicie, że w aphelium istn ieje  możliwość dużego zbliżenia komety do Jowisza).

Na podstawie efemerydy obliczonej przez M e r t o n a  kometa została odnale
ziona w 1927 r. i była potem obserwowana za każdym następnym jej powrotem. 
Obliczaniem perturbacji w ruchu komety zajmowali s ię  różni astronomowie, 
a ostatnio C. D i n w o o d i e  [1] podawał efemerydy komety na la ta  1952, 1957 
i 1961/62; nikt jednak nie próbował powiązać jej kilku pojawień się.

Bardziej szczegółowe badania ruchu komety Grigg-Skjellerup podjął autor 
w 1958 r. Z graficznych rozważań wynikało, że w 1964 r. nastąpi bliskie przej
ście komety koło Jow isza  i prowizoryczne obliczenia [7] celem wyjaśnienia 
charakteru tego zbliżenia zostały przeprowadzone w oparciu o elementy z 1957 r. 
podane przez C. D i n w o o d i e .  Obliczona także zos ta ła  prowizoryczna efeme
ryda komety [8] na jej pojawienie w 1961/62 r. wystarczająco dokładna dla 
odnalezienia komety (uwzględnione były perturbacje wywołane tylko przez Jo
wisza i Saturna).

Przeprowadzone wstępne obliczenia wskazywały na to. ż e  na skutek zbliże
nia do Jow isza  w 1964 r. orbita komety zmieni s ię  w niezwykle ciekawy sposób: 
w węźle wstępującym orbita komety niemal przetnie s ię  z orbitą Ziemi, w związ
ku z czym zais tn ie je  możliwość wielkiego zbliżenia, a może nawet zderzenia 
komety z Ziemią.

Badania ruchu komety stały s ię  więc bardzo interesujące, wymagały jednak 
znacznie dokładniejszych elementów wyjściowych, niż tych z 1957 r. podanych 
przez C. D i n w o o d i e .  Należało zatem najpierw poprawić elementy orbity 
komety na podstawie obserwacji z ostatnich je j  pojawień. W tym celu na podsta
wie dość dokładnych elementów C. D i n w o o d i e  [1] z 1952 r. dokonane zostało 
najpierw prowizoryczne [9], a potem dokładniejsze [10] powiązanie pojawień 
s ię  komety w 1952 i 1956/57 r. Uwzględnione zostały perturbacje w ruchu komety 
wywołane przez siedem planet (od Merkurego do Urana) oraz wykorzystane 
wszystkie, chociaż bardzo n ieliczne obserwacje, z których część  przesła ł  
uprzejmie dr C. D i n w o o d i e  w drodze prywatnej korespondencji.

Bardzo mała liczba  obserwacji komety Grigg-Skjellerup na niewielkim od
cinku orbity w pobliżu perihelium (nie pozwalająca nawet na tworzenie miejsc 
normalnych) sk łan ia  do wykorzystania obserwacji z kilku ukazań s ie  komety. 
W związku z tym podjęte zostały obliczenia perturbacji wstecz do 1947 r. i na
stępnie powiązane trzy pojawienia s ię  komety w latach 1947, 1952 i 1956/57. 
Z dwudziestu obserwacji dokonanych w czas ie  tych trzech powrotów komety
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zostało wykorzystanych 15 (pozostałe okazały s ie  błędne i dlatego odrzucone).
Przedstawimy poniżej badania ruchu komety w okresie la t 1947—1977, 

obejm ujące przygotowanie jak  najdokładniejszych elementów orbity przed zbli
żeniem komety do Jo w isza , obliczenia w okresie sam ego zbliżenia oraz przewi
dywania skutków, jak ie  pociągnie za sobą  zmiana orbity komety wywołana tym 
zbliżeniem.

POWIĄZANIE TRZECH  POJAWIEŃ SIĘ KOMETY

P o d staw ą badań ruchu komety był system  elementów orbity uzyskany z osta
tecznego powiązania dwóch je j pojawień s ię  w latach 1952 i 1956/57 [10]. 
W heliocentrycznym ruchu komety zostały obliczone zakłócenia wywołane przez 
osiem kolejnych planet od Merkurego do N eptuna. Perturbacje obliczane były 
m e t o d ą  w a r i a c j i  e l e m e n t ó w  w przypadku w szystkich planet z wyjątkiem 
Merkurego. Odpowiednie wzory przystosowane do rachunku ary fanom etryczn ego 
przez wprowadzenie krakowianów zostały  podane przez M. B i e I i c k i e g o  [9] .

Metoda w ariacji elementów, ze względu na stosunkowo skomplikowane wzory 
matematyczne, je s t  może najbardziej pracochłonna ze w szystkich metod uwzględ
niających wpływ planet na ruch komety. Jednakże posiada ona niewątpliwie 
wiele zalet, które odpowiednio wykorzystane pozw alają  na obliczenie wpływu 
w szystkich planet w cza sie  prawdopodobnie niew iele dłuższym niż innymi 
metodami, przy jednoczesnej dużej gwarancji dokładności i poprawności ra
chunków.

W obliczeniach perturbacji w ruchu komety Grigg-Skjellerup zostało wprowa
dzonych wiele „uproszczeń” , które wynikają z w łasności metody wariacji 
elementów i w niczym oczyw iście nie um niejszają dokładności rachunków, 
natom iast zao szc zęd za ją  wiele pracy. Wykorzystane zostały przede wszystkim 
dwie zalety metody wariacji elementów:

1. zmiany elementów orbity oskulacyjnej nie z a le ż ą  zbyt siln ie  od wartości 
samych zmian oraz dokładności elementów wyjściowych,

2. perturbacje wywołane przez planety można obliczyć dla każdej z nich 
oddzielnie.

W związku z tym perturbacje obliczane były ze zmiennymi elementami, ale 
z uwzględnieniem zmian wywołanych tylko przez Jo w isza  i Saturna oraz częś
ciowo Wenus i Ziemię. P erturbacje  wywołane przez pozostałe planety s ą  zniko- 
ipe, albo ze względu na m ałą m asę (Merkury, Mars), albo dużą odległość planety 
od komety (Uran, Neptun). Zmiany elementów wywołane przez te planety nie 
mają najm niejszego wpływu na wartość obliczanych perturbacji i ekstrapolowa- 
nie tych zmian przy każdym kolejnym kroku byłoby zwykłą stratą czasu .

Perturbacje wywołane przez Wenus i Ziemię m ają charakter niewielkich 
zmian oscylacyjnych we wszystkich elementach oprócz anomalii średniej, gdzie 
ciąg łe  narastanie spowodowane je s t  podwójnym całkowaniem zmian w średnim 
ruchu dziennym. W tym przypadku wystarczy więc tylko wprowadzić poprawkę
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barocentryczną do średniego ruchu dziennego elementów wyjściowych, aby zu
pełnie dobrze uwzględnić niewielki wpływ Wenus i Ziemi na wartości obliczo
nych perturbacji.

Metoda wariacji elementów nie wymaga też wielocyfrowych rachunków, 
w związku z czym wszystkie  obliczenia perturbacji prowadzone były co naj- 
wyżej pięciocyfrowo. Jako kryterium dokładności i poprawności rachunków 
przyjęty był normalny przebieg trzecich różnic dyferencjałów perturbacji, co 
warunkowało także us ta len ie  odpowiedniego odstępu całkowania w zależności 
od masy zakłócającej planety, jej odległości od komety i położenia komety na 
orbicie.

W rezultacie  w pierwszej fazie obliczeń perturbacji w okresie jednego obie
gu komety ekstrapolowane były tylko zmiany elementów wywołane przez Jowi
sz a  i Satuma, a dopiero potem uwzględniony zos ta ł  także wpływ pozostałych 
planet, w oparciu o obliczone już współczynniki przy składowych siły perturba
cyjnej.

Wpływ Merkurego na  ruch komety uwzględniony został w zasadzie  meto
d ą  barocentryczną. Zastosowanie metody wariacji elementów w przypadku 
Merkurego wymagałoby obliczeń z odstępem 5 dni z powodu szybkiego 
ruchu planety wokół Słońca. Tak wielki nakład pracy byłby jednak bezcelowy, 
ponieważ ze względu na n iew ielką m asę Merkurego, jego m ałą  odległość od 
Słońca, a na ogół dużą od komety można bardzo dobry wynik osiągnąć metodą 
barocentryczną w sposób nieporównywalnie szybszy. Jednakże w perihelium 
kometa może zbliżyć s ię  do Merkurego na odległość około 0 .4  j .a .  i na tym od
cinku orbity (kometa biegnie tu przez pewien czas „równolegle”  do planety) 
zastosowanie metody barocentrycznej może dać wyniki nieco błędne. Dlatego 
też w okolicy perihelium perturbacje w ruchu komety wywołane przez Merkurego 
obliczane były w odstępach 5-dniowych metodą wariacji elementów. Perturba
cje  obliczone w ten sposób zostały także uwzględnione w efemerydzie potrzeb
nej dla porównania rachunku z obserwacjami komety. Można stwierdzić, w jaki 
sposób zaniedbanie niewielkich fluktuacji w elementach orbity komety wywoła
nych przez Merkurego wpływa na wynik porównania obliczeń z obserwacjami. 
Zestawmy w tym celu sumy kwadratów odchyłek z dwukrotnego powiązania 
dwóch pojawień s ię  komety w latach 1952 i 1956/57, kiedy raz wpływ Merkurego 
uwzględniony był tylko barocentrycznie, a drugi raz z wprowadzeniem fluktuacji 
obliczonych w pobliżu perihelium metodą wariacji elementów:

Wpływ Merkurego w pobliżu 1 bez fluktuacji: [t>t>] = 118.83
perihelium  | z fluktuacjam i: [t>t>] = 118.45

Taka różnica nie ma oczywiście żadnego znaczenia  praktycznego, ale oka
zuje s ię ,  ż e  j e s t  jednak wyczuwalna rachunkowo.

Wpływ Neptuna na ruch komety j e s t  bardzo mały ze względu na w ie lką  od
ległość komety od planety, jednakże perturbacje wywołane przez Neptuna m ają
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charakter wprawdzie niewielkich, lecz stałych zmian w elementach orbity w cza
s ie  kolejnych obiegów komety wokół Słońca.

T abela  1

Perturbacje  wywołane przez Neptuna 
w cz a s ie  trzech kolejnych obiegów komety wokół Słońca

Okres SM 8źi 8n Si

1947-1952 -0:'54 +o:o6 -0  "0 2 +0" 14 ■K) To 4
1952-1957 -0 .5 8 +0.02 - 0 .0 1 + 0. 15 +0.02
1957-1962 -0 .6 0 - 0.02 - 0 .0 1 + 0. 16 +0.01

Ponieważ w porównaniu z kometą Neptun j e s t  prawie nieruchomy względem 
Słońca, zmiany wywołane przez tę planetą na jednakowych odcinkach orbity 
komety s ą  też praktycznie jednakowe. W tab . 1 widać stały charakter zmian 
wywołanych przez Neptuna, co może być także pewnego rodzaju kontrolą po
prawności obliczeń perturbacji w tym przypadku.

Wpływ Merkurego, a w szczególności Urana i Neptuna na ruch komety, je s t  
praktycznie znikomy i można by uważać, że  takie formalne uwzględnienie wpły
wu tych planet j e s t  właściwie zbędne. Jednak orbita komety Grigg-Skjellerup 
ma duży mimośród (e = 0.7) i niewielka zmiana w anomalii średniej powoduje 
kilkakrotnie w iększą  zmianę w anomalii prawdziwej w pobliżu perihelium, a to 
z kolei może spowodować różnicę w efemerydzie, porównywalną z w ielkością 
błędu średniego obserwacji. J e ś l i  więc chodzi o uzyskanie  jak najdokładniej
szych elementów wyjściowych dla bliskiego p rzejśc ia  komety koło Jow isza  
w 1964 r., to wpływu Urana i Neptuna na ruch komety nie można pominąć. Warto 
też zauważyć, ż e  zaniedbanie wpływu dalekich p lanet mogłoby, przy wnikliwej 
analiz ie , doprowadzić do wykrycia jak ichś  pozornych anomalii w ruchu komety. 
W takim przypadku należałoby zasadniczo uwzględnić wszystkie  wpływy grawi
tacyjne na ruch komety, a więc także P lutona i p ie rśc ien ia  planetoid.

W oparciu o elementy orbity dla daty i952.IH.9.0 uzyskane z powiązania 
dwóch pojawień s ię  komety [10] zostały obliczone perturbacje wywołane przez 
8 planet w ruchu komety w przód do 1957 r. i wstecz do 1947 r. Następnie  zo
s ta ła  obliczona zakłócona efemeryda komety na te la ta  i porównana z obserwa
cjami. W obserwowanych współrzędnych komety zosta ł  uwzględniony wpływ 
aberracji i paralaksy dziennej, a moment obserwacji zos ta ł  poprawiony o czas  
aberracji oraz poprawkę czasu efemerydalnego (momenty obserwacji podawane 
s ą  w czas ie  uniwersalnym).

W wyniku porównania obserwacji z efemerydą utworzone zostały różnice 
O—Co Okazało s ię  jednak, ż e  wśród w ogóle n iezbyt licznych obserwacji zna
lazło s ię  kilka z nieznanych powodów wyraźnie odbiegających od pozostałych;
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zos ta ły  one uznane z a  b łędne i odrzucone. Według s u g e s t i i  F .  K ę p i ń s k i e g o  
n ie  j e s t  w ykluczone, ż e  w iąże s i ę  to z ja k im iś  f izycznymi zmianami w samej 
komecie (nagłe wybuchy czy rozbłyski) .

Aby zobrazow ać, ja k ie  t rudności  napotyka s ię  przy w ykorzystyw aniu  obse r 
wacji komety Grigg-Skjelłerup d la  popraw iania je j  orbity, rozpatrzmy obserw a
c je  z 1947 r.,  które sp raw iły  sz c z e g ó ln ie  w iele  kłopotu (tab. 2). P i ę ć  obserw ac ji  
dokonanych przed prze jśc iem  komety p rzez  perihelium obejmuje trzy pozycje

T a b e la  2
P o ró w n an ie  o b se rw a c ji  kom ety G rigg -S k je lle rup  z e fem ery d ą

Nr
M oment o b se rw a c ji 

U .T . M ie js c e  o b se rw a c ji
O - C

AacosS AS

1 1947 Mar. 11.13965 F la g s ta f f (+31" 5) (-40" 7)
2 11.73615 Jo h a n n e sb u rg + 1.7 -3 3 .2
3 12.14472 F la g s ta f f + 15.2 -3 3 .0
4 U 16 257 II + 13.4 -3 2 .0
5 15.73042 Jo h a n n e sb u rg + 1.5 - 3 2 .8
6 Maj 22.13940 A lg ie r -  1.7 -  5.6
7 25.13157 II + loO -  9 .8
1 1961 L i s .  9 .83847 O kayam a Br. + 0 .7 + 3 .6
2 10.51193 F la g s ta f f + 2.1 + 1.5

z F l a g s t a l f  i dwie z Jo h a n n eśb u rg a .  P ie rw s z a  obse rw ac ja  z F la g s t a f f  w y ra źn ie  
różni s ię  od pozos ta łych  (w tab. 2 0 —C w naw iasach)  i z o s ta ła  odrzucona, nato
m ia s t  d a l s z e  cztery  s t a w ia j ą  nas  w trudnym położeniu .  System atyczny  przeb ieg  
różn ic  O—C w dek l inac ji  n ie  budzi żadnych  w ątp l iw ośc i ,  a le  różn ice  w rek ta-  
s c e n s j i  obserw acji z F la g s t a f f  n ie  z g a d z a ją  s i ę  z różnicami obserw ac ji  z Johan-  
nesbu rga .  Nic n ie  upoważnia do odrzucan ia  jednych lub drugich obserw ac ji ,  
jakko lw iek  p ie rw sza ,  b łędna, z F la g s ta f f  mogłaby rzucać  pewien cien także na 
d a l s z e  o b se rw ac je  z Obserwatorium L ovel la .  Porów nania  z obserw ac jam i z Al
gieru robić n ie  można, bo te  zos ta ły  dokonane p p rz e jśc iu  komety p rz e z  peri
helium na innej c z ę ś c i  orbity komety. P o z o s ta ły  więc dwie m ożliwości:  albo 
n a leż y  odrzucić  odchy len ia  w re k ta sc e n s j i  obse rw ac ji  zarówno z f l a g s t a f f  jak  
i z Johanneśbu rga ,  a lbo  te ż  użyć w szys tk ich  obserw ac ji  d la  poprawienia orbity 
(oprócz tej w yraźnie błędnej).

O b ie  próby zos ta ły  dokonane z bardzo ciekawym wynikiem. O kazało  s ię ,  ż e  
ro zb ie żn o śc i  w obserw ac jach  wpłynęły tylko na  w artość  6 ś redniego  błę.du 
jednej  obse rw ac ji ,  a poprawki elementów orbity s ą  p rak ty czn ie  jednakow e. Oto 
ze s ta w ie n ie  z obydwu prób:

I. P o p ra w ie n ie  orbity bez odch y łek  Aa o b se rw a c ji z F la g s ta f f  i z Jo h a n n e śb u rg a ,

£ -  ± 2.n66
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II. Poprawienie orbity na podstawie wszystkich obserwacji,

£- ± 3?40

Poprawki do elementów orbity uzyskane z obydwu prób:

i II I II

A m - 0-19 - 0'.’24 Adi) + 6'.' 40 + 6',' 30
104 An - 3.85 - 3.81 A 77 + 7.54 + 7.85

A y - 1.10 - 1.14 A i + 0.76 + 0.67

Aby uniknąć zarzutu tendencyjnego dobierania sobie obserwacji, ostatecz

nie dla poprawienia orbity wykorzystane były wszystkie dostępne obserwacje 

z odrzuceniem tych tylko, których „b łędność”  można uznać za bezsporną. 

W sumie otrzymujemy z trzech pojawień się komety 31 równań w iją c y c h  szuka

ne poprawki elementów orbity z różnicami 0 —C .  Współczynniki w równaniach 

obserwacyjnych obliczane były wzorami krakowianowymi podanymi przez T. Ba- 

n a c h i e w i c z a  [2]. Wzory te, bardzo wygodne w rachunku arytmometrycznym, 

pozwalały na obliczenie współczynników na momenty w jednakowych odstępach 

czasu (takich, jak  efemeryda), przez co uzyskano możliwość kontroli różnicami 

(ponadto dla kontroli jedna pozycja przeliczana była jeszcze zupełnie innymi 

wzorami [2]). Do rozw iązania równan normalnych został zastosowany także algo

rytm krakowianowy.

Obserwacje z 1947 r., pomimo swej niedoskonałości, stanow ią jednak nie

zwykle cenny materiał dla poprawienia elementów orbity. Niedokładności ele

mentów orbity początkowej wyraźnie odhiły s ię  przy porównaniu obserwacji 

z rachunkiem dzięki małej odległości komety od Ziemi w chwili dokonywania 

obserwacji, ponieważ w 1947 roku nastąpiło duże zb liżenie  komety do Ziemi 

(tab. 5). Dość duże odchylenia efemerydy od obserwacji udaje się zlikwidować 

wprowadzeniem do elementów wyjściowych niewielkich poprawek, które nie mają 

prawie żadnego wpływu na przedstawienie obserwacji z lat 1952 i 1956/57. C ie

kawe, że  wielkość poprawek otrzymanych z powiązania trzech pojawień leży 

w granicach błędów poprawek uzyskanych z powiązania tylko dwóch pojawień. 

Świadczy to o realności wprowadzonych poprawek i dowodzi, że  wykorzystanie 

obserwacji z 1947 r. pozwala na rzeczywiste kolejne poprawienie elementów 

orbity początkowej. Dlatego też przeprowadzenie dalszych rachunków bez ocze

kiwania na obserwacje z pojawienia komety w 1961/62 r. wydaje się uza

sadnione.

Zakłócona efemeryda komety na je j pojawienie w 1961/62 r. obliczona na 

podstawie elementów bardzo zbliżonych do elementów uzyskanych z powiąza

nia trzech pojawień została opublikowana w ,,Acta Astronomica [ 11.1 • Już po 

ukończeniu obliczeń dotyczących omawianej pracy ukazały się w cyrkularzach 

MUA (1787 i 1794) pierwsze obserwacje komety z jej ostatniego pojawienia.
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Kom eta z o s ta ła  o d n a lez io n a  w Okayam a Branch, f ilii  Obserwatorium w Tokio 
o raz  we F la g s ta f f .  P o rów nan ie  obse rw ac ji  z efemerydą, opub likow aną  w  , ,A.A . ’ * 

podane  j e s t  w o s ta tn ic h  dwóch pozyc jach  tab. 2. T a k  dobra zgodność o b s e r 
w ac ji  z rachunkiem ca łkow ic ie  po tw ierdza zarówno bezb łędność  do ty ch czaso 
wych ob l ic ze ń ,  j a k  też d użą  dok ładność elementów wyjściowych. J e s t  to także  
o s ta tecznym  i n a jw ażn ie jszym  argumentem za  s łu s z n o ś c i ą  pod ję te j  decyzj i  
kontynuow ania badań ruchu komety bez w ykorzystan ia  obse rw ac ji  z je j  o s ta tn ie 
go po jaw ien ia .  N ależy  jednak  dodać, ż e  elementy poprawione m ogą też nieco 
gorzej p rze d s taw ić  obse rw ac je  z 1961 r. niż elementy pierwotne, j e ś l i  i s tn ie je  
j a k a ś  n ie g ra w itac y jn a  anomalia w ruchu komety, k tó r ą  można wykryć dopiero 
p rzez  k o le jn e  pow iązania  kilku  pojawień s i ę  komety.

ZBLIŻENIE KOMETY DO JOWISZA W 1964 R.

O p ie ra jąc  s ię  n a  e lem entach uzyskanych  z pow iązan ia  trzech pojawień, p rze
prowadzone zo s ta ły  badan ia  ruchu komety p o d cz as  je j  ko le jnego  obiegu wokół 
S ło ń ca  w o k re s ie  1962—1967. O b ieg  ten j e s t  s z c z e g ó ln ie  ważny w ruchu komety 
ze  względu n a  je j  d u że  zbliżenie do J o w is z a  w pob liżu  aphelium.

D otychczasow e dokładne o b l ic z e n ia  były w ła ś c iw ie  przygotowaniem do 
, .p rzeprow adzen ia”  komety w pobliżu  Jow isz a .  T o  z b l iż e n ie  komety n a s t r ę c z a  
wielu t rudności  rachunkowych w zw iązku z k o n ie c z n o ś c ią  z m n ie jsza n ia  o d s t ę 
pów ca łkow ania.  W pobliżu  J o w is z a  per tu rbac je  w h e l io ce n try cznym ruchu ko
mety wywołane przez  tę  p la n e tę  s ą  ogromne, a ich  s z y b k ie  zmiany n a r u s z a ją  
spokojny p rzeb ieg  t rzec ich  ró żn ic  dyferencja łów  per tu rbac ji .  W zw iązku z tym 
ten 5- le tn i  okres  ruchu komety z o s ta ł  d la  wygody rachunkowej podzielony na  
trzy c z ę ś c i :  p rzed  i po bliskim p rz e jś c iu  koło  J o w isz a  ruch komety badany był 
he l io c e n try c z n ie ,  a w o k res ie  zb liżenia komety do p lanety  — jow icen tryczn ie .

O b l ic z e n ia  w heliocentrycznym  ruchu komety w 10-dniowych o d s tęp ach  do
prowadzone z o s ta ły  do tak iego  momentu, kiedy wpływ zb l iżen ia  do Jo w is z a  
daw ał s i ę  już wyraźnie odczuć w p rzeb iegu  trzec ich  różn ic  (o d leg ło ść  komety 
od Jo w is z a  w ynos i ła  wtedy około 0 .8  j . a . ) .  Od tej chwili d a l s z e  o b l ic z e n ia  
prowadzone były w jow icentrycznym  ruchu komety. P e r tu rb a c je  wywołane przez  
S ło ń ce  s ą  wtedy duże, a le  o d le g ło ść  komety od S ło ń ca  j e s t  także d u ż a  i je j  
zmiany n ie  pow odują nagłych zmian dyferencja łów  perturbac ji .  P o z w a la  to na
dal zachow ać 10-dniowy odstęp  ca łkow ania ,  co w ruchu hel iocentrycznym  byłoby 
niemożliwe. W odpowiednim momencie n a s tą p i ł  powrót do rachunków w ruchu 
hel iocentrycznym . W t a i  sp o só b  ca ły  okres  obiegu komety obejm ujący je j  b l isk ie  
p r z e j ś c i e  koło J o w is z a  z o s ta ł  p rze liczony  bez potrzeby zm nie jszan ia  o d s tę p u  
ca łkow ania  poniżej 10 dni.

Metoda rachunków w jow icen tiycznym  ruchu komety była s to s o w a n a  przez 
M. K a m i e ń s k i e g o  w p racach  do tyczących  badań ruchu komety Wolf I [3].
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Jednak niezbyt dokładne rachunki prowadzone były tylko dla kontroli śc is ły ch  
ob liczeń dokonanych w heliocentrycznym ruchu komety. Zgodność wyników obli
czeń prowadzonych obiema metodami była w ysta rcza jąca  dla potwierdzenia po
prawności rachunków w ruchu heliocentry cznym. N atom iast  F .  K ę p i ń s k i  
w pracy dotyczącej b l isk iego  p rz e jśc ia  komety Kopffa koło Jo w isz a  [4] udowod
nił  rachunkowo praktyczną identyczność wyników obliczeń przeprowadzonych 
metodą helio- i jowicentryczną. Potwierdza to w zupełności całkowitą „ s a m o 
d z ie ln o ść ”  metody jo wic en try czn ej, która w takim też charakterze z o s ta ła  za
sto so w an a  przy badaniach ruchu komety Grigg-Skjellerup.

Perturbac je  wywołane przez Jo w isz a  ob liczane  były w odstępach  10-dnio- 
wych i w chwili, kiedy utrzymanie tego odstępu okazało  s ię  niemożliwe (ze 
względu na przebieg  trzecich różnic), nas tąp iło  p rz e j śc ie  do ruchu jowicentry cz- 
nego. Z elementami orbity jowicentrycznej ob liczane  były dalej perturbacje 
w ruchu komety wywołane przez Słońce, przy czym do jego  masy dodane zo sta
ły masy Merkurego, Wenus, Ziemi i Marsa; w ten sp o só b  uwzględniono także 
wpływ tych czterech planet na jowicentryczny ruch komety. Obliczone też 
były perturbacje wywołane przez Saturna.

Dla sprawdzenia poprawności p r z e j ś c ia  do orbity jowicentry cznej oraz 
obliczeń perturbacji w ruchu jowicentry cznym dokonana z o s ta ła  n a s tęp u jąca  
kontrola. W 40-dniowym od stęp ie  cza su  ruch komety badany był dwukrotnie, 
raz heliocentrycznie, drugi raz jowicentrycznie, a następnie  zostały  obliczone 
dwukrotnie i porównane jowicentryczne współrzędne prostokątne komety. Po
dobna kontrola zo s ta ła  przeprowadzona przy powrocie do rachunków helio
centry cznych.

D la  i lu strac j i  charakteru planetocentrycznego ruchu komety podane s ą  ni
żej ekliptyczne elementy jowicentrycznej orbity komety na datę b l i sk ą  p rze jśc ia  
komety przez  perijowium:

T =  1964.1 II. 17.483 E .T . 
a  = - 0 .0 1 6 5 9 5  
e =  20 .8189  
q =  0 .3289  
/i =  2 2 273 : 8

Widać, ż e  orbita jow icentryczną j e s t  , , zdecydowaną”  h iperbolą  o dużym 
m im ośrod z ie .P rze jśc ie  komety na jb liże j  J o w i s z a  nastąp i w chwili 1964.III. 17.302 
U .T .  w od leg ło śc i  0 .3281  j . a .

W odpowiednim momencie dokonane zostało  p rz e j ś c ie  do rachunków znowu 
w heliocentrycznym ruchu komety. Z elementów orbity heli o cen try czn ej od razu 
widoczne były skutki zb liżenia  komety do Jo w isz a :  zm alał mimośród i średni 
ruch dzienny, a wzrosło nachylenie p ła szczyzny  orbity do p ła szczyzny  ekliptyki; 
d ługość w ęzła  mało s i ę  zmieniła, ale węzeł w stępujący  prawie pokrywał s i ę  
teraz z perihelium. T e  zmiany orbity można już było uznać za  , , trw ałe” , jak-

& = 125?796
O) = 111.585
n = 237.381
i  = 74.168

>■ 1950.0
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kolw iek kometa była j e s z c z e  nada l  dość  b lisko Jo w is z a  w yw ierającego  znaczny  
wpływ n a  je j  ruch. D a lsze  rachunki h e l io ce n try cz n e  doprowadziły  do elementów, 
n a  p o ds taw ie  których m ożna o b l iczyć  efem erydę n a  powrót komety w 1967 r.

P row izo ryczne  badania  z b l iż e n ia  komety do Jo w is z a  w 1964 r. [7j ( tak ż e  
w jow icentrycznym  ruchu komety) p rzeprow adzone były z mało dokładnymi e le 
mentami orbity he l io ce n try cz n e j ,  a  w ruchu komety uw zględniane były tylko per
tu rb ac je  wywołane przez  J o w is z a  i Saturna. C iekaw e j e s t  porównanie elementów 
w ejśc iow ych  i wyjściowych uzyskanych  z ob liczeń  prowizorycznych i dokład
nych . O brazu je  to wpływ dok ładnośc i  elementów w ejśc iow ych  na wynik obli
cz eń  w przypadku b lisk iego  p r z e jś c ia  komety koło Jo w is z a  ( tab .  3). Widać, ż e

Tabela 3

Porównanie wyników obliczeń prowizorycznych i dokładnych 
w przypadku zbliżenia komety do Jow isza w 1964 r.

Różnica w elementach 
wejściowych

Różnica w elementach 
wyjściowy ch Różnica w perturbacjach

AM + 1091'3 + 90'.'1 -  19’.'2
A f + 9.9 -  18.0 -  27.9
A<(1 -  138.5 -  140.4 -  1.9
A77 -  39.6 -  37.4 + 2.2
A £ -  22.7 + 4.0 + 26.7
An + 0.0147 -  0.0530 -  0.0677

różn ice  w per tu rbac jach  w niektórych e lem entach s ą  dość  duże .  J e ś l i  wziąć 
pod uw agę , ż e  zbliżenie komety Grigg-Skjellerup n a s tą p i  n a  sk ra ju  sfery pre- 
dom inacji  Jo w isz a ,  to można p rzy p u sz cz ać ,  ż e  w przypadku bardziej c iasnych  
zbliżeń dokładność elementów wejściow ych  mogłaby w znacznym stopniu zaw a
ż y ć  n a  wyniku o b l ic ze ń  perturbacji.

MOŻLIWOŚĆ WIELKIEGO ZBLIŻENIA KOMETY DO ZIEMI

P o  zbliżeniu komety do Jo w is z a  w 1964 r. o rb ita  je j  zmieni s i ę  w taki spo
só b ,  ż e  w w ęź le  wstępującym będzie  s i ę  n iem al p rze c in a ła  z o r b i tą  Z iem i.Z  e le
mentów z 1967 r. można w yznaczyć od leg ło ść  w ęzła  orbity komety od orbity 
Ziemi ró w n ą  0.003 j . a .  W związku z tym z a i s tn ie je  m ożliwość dużego zbliżenia 
komety do Ziemi, a w sp rzy ja jących  warunkach zderzen ie  komety z Z ie m ią  nie 
byłoby wykluczone. Aby przeprow adzić p row izoryczne przewidywania kiedy 
taka sp o so b n o ść  mogłaby s i ę  nada rzyć ,  w pierw szym przybliżeniu  w ystarczy  
zb a d ać ,  kiedy n a s t ą p i ą  n a jb l iż s z e  p rz e jś c ia  komety przez  perihelium (w ęze ł  
p rzypada  bardzo blisko niego).
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R ys. 1. D eform acja heliocen trycznej orbity komety G rigg-Skjellerup na skntek  b lisk iego  
p rze jśc ia  komety koto Jo w isza  w 1964 r.

T ab e la  4

P rz e jś c ia  komety przez perihelium  na podstaw ie  elementów 
z 1967 roku

P rz e jś c ie  komety 
przez perihelium

D ługość Z iem i w yniesie  
212° (23 kwietnia)

1967 styczeń  16 po 97 dniach
1972 m arzec 1 po 53 "
1977 kw iecień 14 po 9 "
1982 maj 29 przed 36 dniami
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Długość węzła wstępującego orbity komety wynosi 213°. Ziemia w swym 
ruchu wokół Słońca osiąga  tak ą  długość eklip tyczną 23 kwietnia i tylko w tym 
czas ie  może nastąpić  duże zbliżenie komety do Ziemi. Z tab. 4 widać, że  
odpowiednie warunki dla takiego zbliżenia mogą zdarzyć s ię  dopiero w 1977 r. 
Można łatwo stwierdzić graficznie, ż e  do tego czasu  kometa nie zbliży się 
bardzo do Jowisza, nie należy więc spodziewać sie  jakichś radykalnych zmian 
w elementach jej orbity, z drugiej strony bez takich zmian opóźnienie p rze jśc ia  
komety przez perihelium o 9 dni w przeciągu 10 lat wydaje s ię  mało prawdopo
dobne. W każdym razie  to, czy warunki zbliżenia komety do ziemi poprawią s ię  
czy pogorszą, zależy tylko od wpływu Jow isza  na ruch komety w okresie 1967— 
1977.

Zagadnienie je s t  na tyle  interesujące, że  zostały podjęte obliczenia per
turbacji w ruchu komety do 1977 r. I s to tną  rolę odgrywa wpływ Jow isza  na ruch 
komety, a le  obliczone zostały także perturbacje wywołane przez Saturna, Wenus 
i Ziemię, przy czym wpływ tych ostatnich dwóch p lanet uwzględniony został  
baro c en try czni e.

W okresie 1967—1972 orbita komety nie ulegnie dużej zmianie pod wpływem 
działania planet, ale w okresie 1972—1977 wpływ Jow isza  na ruch komety w zde
cydowany sposób zaważy na charakterze zb liżenia  komety do Ziemi w kwietniu 
1977 r. Wprawdzie na jm nie jsza  odległość komety od Jow isza  nie osiągnie nawet 
wartości 2.5 j . a . ,  jednak przez dłuższy czas  w okolicy aphelium kometa będzie 
przebywała w odległości mniejszej niż 3 j .a .  od Jow isza. Wywoła to dość duże 
zmiany w anomalii średniej, średnim ruchu dziennym i mimośrodzie orbity 
komety. Wszystkie te zmiany będą jednak niekorzystne dla zbliżenia komety do 
Ziemi. Średni ruch dzienny i mimośród wzrosną, przez co zwiększy s ię  nieco 
odległość węzła wstępującego od orbity Ziemi (wyniesie teraz około 0.012 j .a . ) ,  
a co najw ażnie jsze,  kometa znacznie przyśpieszy swoje prze jśc ie  przez peri
helium, niż moglibyśmy oczekiwać tego na podstawie elementów z 1967 r. 
( tab. 4). W związku z tym kometa przejdzie przez węzeł orbity prawie o dwa ty
godnie wcześniej niż Ziemia i w rezultacie  nie zbliży się  do Ziemi bardziej niż 
na odległość 0.19 j .a .  Warto też dodać, ż e  w tym czasie  kometa zbliży s ię  dość 
znacznie do Wenus (na około 0.3 j.a .).

Możliwość efektownego zbliżenia komety do Ziemi w 1977 r. zostanie zatem 
udaremniona przez wpływ Jow isza  na ruch komety w okresie 1972—1977. W chwili 
p rze jśc ia  komety przez w ęzeł w 1977 r. różnica długości ekliptycznych komety 
i Ziemi wyniesie kilkanaście  stopni. W 1982 r. różnica ta  je szcze  s ię  powiększy 
(kometa przejdzie  przez węzeł dopiero w maju) i będzie s ta le  w zrasta ła  przy 
następnych powrotach komety. P o n iew aż  ponowne kolejne zbliżenie komety do 
Jow isza  może nastąpić dopiero ’v marcu 2000 roku (co można łatwo stwierdzić 
graficznie), więc do tego czasu orbita komety nie 'ulegnie dużym zmianom, 
a zatem większego zbliżenia komety do Ziemi także nie należy s ię  spodziewać.

J e ś l i  z kometą związany je s t  rój meteorytów, to na skutek zmian orbity
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wywołanych zbliżeniem komety do. Jowisza w 1964 r. rój ten powinien zostać 

zaobserwowany w postaci deszczu meteorów. Począwszy od 1967 r. każdego 

roku 23 kwietnia Ziemia będzie przechodziła bardzo blisko węzła wstępujące

go orbity komety i w latach przejść komety przez perihelium rój może być za

obserwowany, a należy oczekiwać, że będzie tym intensywniejszy, im mniejsza 

będzie różnica w czasie przejść przez węzeł komety i Ziemi. W związku z tym 

najbogatszych deszczów meteorów można się spodziewać w latach 1977 i 1982. 

Radiant meteorów dla roju związanego z kometą Gri gg-Sk je ll era p był już wyzna

czany [5], jednak warunki powstania deszczu meteorów były dotychczas znacz

nie gorsze niż po zmianie orbity komety, szczególnie jeś li rój jest związany 

blisko z kometą i nie jest zbyt rozległy.

Deszcz meteorów związanych z kometą Grigg-Skjellerup może być obserwo

wany na południowej półkuli. Współrzędne radiantu dla tego roju od 1967 r. wy

n o s z ą c a  równonoc 1950.0):

rekt. 109°, deki. - 45°.

Heliocentryczna prędkość meteorów wyniesie 38.5 km/sek, geocentryczna 

15.2 km/sek. Obfitszy spadek meteorów powinien wystąpić 23 kwietnia 1977 r., 

kiedy różnica w momentach przejść komety i Ziemi przez węzeł wyniesie 12 dni.

ZAKOŃCZENIE

Badania ruchu komety Grigg-Skjellerup są  interesujące głównie z tego wzglę

du, że istnieją możliwości dużych zbliżeń komety do planet: w aphelium do 

Jowisza, w perihelium do Wenus i Ziemi. Dla ogólnego obrazu podana została 

tabela wszystkich zbliżeń komety do tych planet w ciągu 30 lat badanego ruchu 

komety.

Tabela 5

Zbliżenia komety Grigg-Skjellerup do planet w okresie 1947—1977

Wen u s
. . . .
Z i e m i a

. . . . . .  ....

J o w i s z

Moment zbliżenia

U.T.
p min

Moment zbliżenia

U.T.
p min

Moment zbliżenia 

U.T.
p min

19470 IV. lb.2 1.084 1947. IV. 12.4 0.159 1947. V. 8.8 4.512

1952. III . 9.0 0.943 1952. II. 8.8 0.519 1953. 1.24.9 4,250

1957. 1.31.5 0.797 1957. I . 6.2 1,065 1956.XII. 20.1 4.472 '

1961. XII. 28.8 0.707 1962. 1. 10.1 1.484 1964. I I I .  17.302 0.3281

1966. IX . 14.8 1.295 1967. I .  4.5 1.471 1972. V I. 1.9 3.999

1971. V I. 25.8 1.243 1972. I I .  15.0 0.820 1976. I .  16.4 2.667

1977.IV. 18.4 0.293 1977, IV. 1.9 0.189
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Z tabeli 5 widać, że w okresie 1947—1977 kometa tylko dwa razy zbliżyła 

się „poważnie”  do Ziemi, raz do Wenus i raz do Jowisza. Oczywiście tylko 

zbliżenie do Jowisza wywarło trwały wpływ na dalszy ruch komety.

W tabeli 6 podane są elementy orbity oskulacyjnej na momenty bliskie ko

lejnych przejść komety przez perihelium. Widać wyraźną zmianę orbity komety 

po zbliżeniu do Jowisza w 1964 r.

Tabela 6

Elementy orbity oskulacyjnej komety Grigg-Skjellerup

Przejście przez 

perihelium (E.T.) <7 n a e
1950.0

i o (O

1947. IV.18.14 0.8531 0? 20115 2.8849 0.70428 17?65 215? 38 356?39

1952. 111.11.16 0.8556 0.20096 2.8867 0.70360 17.63 215. 38 356.36

1957. II. 2.63 0.8553 0.20102 2.8861 0.70365 17.64 215.39 356.33

1961.XII.31.36 0.8578 0.20083 2.8879 0.70298 17.62 215. 37 356.38

1967. 1.16.44 1.0028 0.19246 2.9711 0.66247 21.05 212.69 359.17

1972. III. 2.56 1.0012 0.19257 2.9699 0.66289 21.07 212.65 359.28

1977. IV .10.86 0.9933 0.19327 2.9627 0.66475 21.10 212.65 359.32

Wydaje się, że inne, bardziej szczegółowe badania ruchu komety na podsta

wie dotychczas dokonanych obliczeń byłyby niecelowe. Bardzo skąpy materiał 

obserwacyjny nie pozwala na wyciąganie wniosków, np. o istnieniu jakichś 

niegrawitacyjnych anomalii w ruchu komety. Kometa jest obiektem słabym 

(1375 w odległości 1 j.a . od Słońca i od Ziemi), bez wyraźnej kondensacji 

w centrum, w okresie widoczności stale przebywa na niebie dość blisko Słońca, 

stąd więc może nieliczne i obarczone dużymi błędami obserwacje. Mogłyby być 

prowadzone badania ruchu komety wstecz, aż do 1922 r., a nawet dalej od daty 

pierwszego jej odkrycia w 1902 r. Cały materiał obserwacyjny z tego okresu 

mógłby być wystarczający dla wyciągnięcia ogólniejszych wniosków oraz dla 

uzyskania dobrych podstaw do badania ruchu komety jeszcze przed jej odkry

ciem. Jednak o podjęciu takiej pracy bez zastosowania maszyny elektronowej 

nie może być nawet mowy.

Dotychczasowe obliczenia miały na celumożliwie wiarygodną przepowiednię 

przyszłych losów komety w związku ze zmianami orbity, jakie pociągnie za sobą 

zbliżenie komety do Jowisza w 1964 r. Wydaje się, że cel ten został osiągnięty.
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Kometa nie powinna sprawić nam żadnej niespodzianki aż do jej następnego 

zbliżenia do Jowisza w 2000 r. Ale możliwe, że do tego czasu kometa przestanie 

istnieć.

Warszawa, czerwiec 1962 r.
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BADANIA STATYSTYCZNE POPULACJ I  GROMAD GALAKTYK

W. Z O N N

CTATMCTM1ECKOE MCCJlEflOBAHME HACEJ1EHMH 

TAJIAKTMIECKHX CKOnJIEHMM 

B. 3 O H H 

C o a e p * a H w e

yKa3WBaeTca Ha qacTbie ouuhGkm 3aKJiioqeHMM BbiTeKatomwx m wccjie- 

flOBaHMft npOM3BefleHI}bIX Ha "Bbl6opKax", KaKMMM HBJlHlOTCfl nOMTW MTO Bce 

KaTajiom 3Be3fl mjih rajiaKTMK, ecjiw mw He ycMaTpMBaeM cymecTByiomHX 

b hmx CMCTeMaTMqecKHX norpeuiHOCTeii. Tanem owh6kom HBJiHeTca 3aKJiio- 

qemie (0CH0BaHH0e Ha HenocpeacTBeHHbix HaSjiiofleHHHx) o tom , qTO otho- 

CMTejibHoe qnc.no cnwpajibHbix rajiaKTMK b TecHbix rajiaKraqecKMX ckoii- 

jieHMHX T0pa3fl0 MeHbiue, qeM b o tkph thx  m qeM b o6meM raJiaKTMqecKOM 

nojie. Ecjim m m ycMOTpuM BJinaHMe norpewHocTeft Bbi3BaHHbix cymecTBO- 

BaHMeM cejieKUMM b Bbi6ope rajiaKTMK (3aBMcaiueft o t  paccTOHHHH u 4>yh- 

KUHM CBeTMMOCTM rajiaKTMK pa3HbIX TMnOB),TO MbI IipHfleM K BblBOnyO TOM, 

qTO no cymecTBy HeT pa3HMu Mew/iy HacejieHweM TecHbix rajiaKTMqecKHX 

CKonjieHMH m Bcex ocTajibHbix m rajiaKTMK nojifl. .ZJaHbi HeKOTopwe fleTa- 

jm pa6oT Hg i i MaHa ,  C k o t t ,  M a p K y c a  m aBTopa 9Tofi CTaTbM, koto- 

pbie fl0Ka3biBai0T npaBMJibHOCTb 3Toro 3aKJiioqeHHa,

STATISTICAL STUDY OF POPULATIONS 

OF TIIE CLUSTER OF GALAXIES

Summary

A short discussion of errors contained in statistical studies based on catalo

gues being selected samples of stars or galaxies is given* One of those errors 

(originating from inere consideration of observations, disregarding the selection 

factor) was a conclusion that the compact clusters of galaxies contain less 

spirals than the open ones and the field galaxies* Taking into account the selec

tion factor depending upon the luminosity function and some other factors we get 

at the conclusion that there is no difference between the population of compact 

clusters and that of medium and open ones* Some details of J* Ne y m a n ,  

Eo Sco t t ,  A* M a r c u s  and writers paper dealing with this problem are given*
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P oniew aż głównym tematem n in ie jsz eg o  artykułu będzie wykrycie i skory
gowanie pewnego bardzo rozpow szechn ionego  w s ta ty s ty c e  as tronom icznej b łę 
du, pozw olę  so b ie  na  n ie c o  d łu ż s z e  za trzym anie s i ę  nad  i s t o t ą  i h i s t o r i ą  tego 
rodzaju  błędów.

Otóż w as tronom ii,  podobnie z r e s z t ą  ja k  i w wielu inłiych naukach empi
rycznych ,  c z ę s to  zajmujemy s i ę  n ie  poszczególnym  zjaw iskiem , lub obiektem, 
lecz  całym ich z e s p o ł e m .  Ptzy  tym ci, którzy za jm u ją  s i e  zespołam i z jaw isk  
lub obiektów s ą  n a j c z ę ś c ie j  sk a za n i  na  to, ż e  za m ia s t  ca łego  zespo łu  m ają  do 
dyspozycji  tylko jego  c z ę ś ć .  Nazwijmy tę  część  — zgodnie ze  słownictwem 
używanym przez s ta tys tyków  — próbą, ca ły  z a ś  z e sp ó ł  — p o p u la c ją  generalną .  
O tóż, aby próba rep rezen tow ała  z e sp ó ł  w sp o só b  w łaściw y, przy wyborze ob iek
tów do próby musimy trzymać s ię  pewnej bardzo is to tne j  reguły: wybór elementów 
do próby musi być ca łkow ic ie  n ie za leż n y  od cechy ,  k tó rą  w niej zamierzamy 
badać.

P rzypadkiem  idealnym, w którym mamy pe łną  gw aranc ję  n ieza leżnośc i*  wy
boru od jak ie jko lw iek  bądź cechy obiektów byłoby postępow an ie  n a s tęp u jące :  Nu
merujemy w sz y s tk ie  elementy populacji  generalne j od 1 do N i konstruujemy 
k ość  m a ją c ą  również N śc ian  z wypisanymi na  każdej l iczbami od 1 do N. Rzu
camy n a s tę p n ie  k o śc ią  ty le  razy ,  i le  chcemy mieć elementów w próbie i z a  
każdym razem do próby b ie rzem y ten element,  którego numer wypadł nam w tej 
„ g r z e ” . N ie  mam potrzeby chyba dodaw ać, ż e  kość  musi być „ u c z c iw a ” , to 
z naczy  taka, w której prawdopodobieństwo w yrzucenia każdej l iczby  od 1 do N 

j e s t  jednakowa.
R z e c z y w is te  warunki dośw iadczeń  lub obserw ac ji  n a jc z ę ś c ie j  p rz e k re ś la ją  

m ożność tak iego  postępow ania .  P rzy ro d a  lub technika dośw ia d cz en ia  narzuca  
nam inne zasady  „ g r y ”  przy wybieraniu elementów do próby. J e ś l i  mimo to 
reguła ,  o której wspominaliśmy w yżej,  z o s tan ie  zachow ana, w szys tko  j e s t  w po
rządku . Gorzej jednak  j e s t  w tedy, gdy przyroda podsuwa nam , ,g r ę ”  n ie zg o d n ą  
z r e g u łą  i gdy o tym ludz ie  zapom inają .  Wtedy w yciągane przez nich wnioski s ą  
n a j c z ę ś c ie j  fałszywe.

Za na jbardz ie j  rozpow szechn iony  przykład  tak iego  błędu niech  posłuży  
nam w nioskow anie  o sz kod liw ośc i  alkoholu  przy prowadzeniu  samochodów na 
pods taw ie  badań s tanu  kierowców, którzy u leg li  ka tas t ro f ie .  Z tego, ż e  w takich 
próbach mamy duży p rocen t  p ijanych , w nioskuje  s i ę  (b łędnie) ,  ż e alkohol szko
dzi kierowcom w spe łn ian iu  ich obowiązków. Wrfioskowanie to j e s t  b łędne d la 
tego , ż e  w tym przypadku wybór elementów do próby odbywa s i ę  n a  podstaw ie  
cechy — u le g an ie  katastrofom — wyraźnie skorelow anej z in n ą  ( b ę d ą c ą  przed
miotem badań), mianowicie ze  s k ło n n o ś c ią  do alkoholu. C h c ąc  badać za leżność  
tych obu cech ,  wybór elementów do próby musi s i ę  odbywać n ie z a le ż n ie  od 
każdej  z nich. Moglibyśmy n a  przykład  u tworzyć próbę ze  w s z y s t k i c h  pro
w adzących  samochody w pewnym określonym o d s tę p ie  c z a s u .  Albo też porównać
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n aszą ,  „ t e n d e n c y jn ą ”  próbą z inną, w ybraną na  podstaw ie  drugiej cechy: mia
now ic ie  z p ró b ą  złożoną z samych tylko p ijanych kierowców, jadących  w tym 
samym o d s tę p ie  czasu  po ty c h że  samych drogach. Tak  czy in a cz e j ,  wnioskowa
n ie  na  p o d s taw ie  p ie rw szej  tylko próby (z łożonej z kierowców, którzy u leg li  
ka tas tro f ie )  j e s t  o cz y w iśc ie  błędne.

H is to r ia  as tronom ii aż s i ę  roi od wniosków wyciąganych z prób n ie w łaśc i 
wych, obarczonych w yraźną  tendencją .  P ierw szym , który taki błąd popełnił ,  był 
s łynny  William H e s c h e l ,  który również jako p ie rw szy  za s to so w a ł  metodę prób 
w badaniach as tronom icznych . J a k  wierny; H e r s  c h e 1 z l i c z a ł  gwiazdy w idzia l
n e  przez  jego  te leskop  w pewnych wybranych polach na n ieb ie .  Mając do dyspo
zy c j i  te próby i za k ła d a ją c ,  ż e  z a w ie ra ją  one w s z y s t k i e  gwiazdy n asze j  
'Galaktyki (zna jdu jąpe  s ię  w odpowiednich kątach bryłowych), w y c ią g a ł  z tego 
wnioski do ty c zą ce  budowy Galaktyki.  Wnioski — o cz y w iśc ie  — błędne, ponieważ 
próby jego  n ie  były bez tendency jne .  Wiemy d z i ś ,  ż e  przy ich tworzeniu praw
dopodobieństw o zaobserw ow ania  gwiazd ab so lu tn ie  ja sn y ch  i b l isk ich  było 
z n a c z n ie  w ięk sze ,  niż gwiazd da lek ic h ,  o małej j a s n o ś c i  abso lu tne j .

K ażde z d ję c ie  n ieba ,  każdy ze sp ó ł  obserw ac ji  (utrwalony w katalogu) j e s t  
z a w sze  p róbą  o b a rc z o n ą  tendenc ją .  Bo gwiazdy, lub inne obiekty , t r a f i a ją  lub 
n ie  t ra f ia ją  do ka ta logu , lub n a  k l i s z ę  z a le ż n ie  przede w szystk im  od ich j a s n o ś c i  
abso lu tne j .  J e ś l i  badamy tak ie  cechy  gwiazd, które od j a s n o ś c i  abso lu tne j 
n ie  zależą , próbę n a s z ą  możemy traktować jako  bez tendency jną .  J e ś l i  jednak  
tak  n ie  je s t ,  a w ię k s z o ść  w łaśc iw o śc i  gwiazd za le ż y  od ich j a s n o ś c i  abso lu t
ne j ,  p róba n a s z a  zaw iera  n ie w ą tp l iw ą  tendenc ję .  Typ widmowy gwiazdy, jej 
barwa, ba, naw e t  m a sa  i ruch własny s ą  w yraźnie  skorelow ane z je j  j a s n o ś c i ą  
abso lu tne j  Zatem  w s z y s tk ie  n a s z e  próby musimy skorygować ze  względu na 
w yraźną  ich tendency jność  — i to w łaśn ie  j e s t  jednym z podstawowych zadań  
tych w szy s tk ich ,  którzy  s i ę  za jm u ją  as tronom ią  gwiazdową.

W as tronom ii pozaga lak tyczne j  sy tu a c ja  pod tym względem j e s t  j e s z c z e  
gorsza .  Wynika to częśc io w o  ze specy ficznych  warunków obserw ac ji  galaktyk, 
cz ęśc io w o  z a ś  z winy samych astronomów. Niedawno opublikowano l i s t ę  j a ś n ie j 
szy ch  galak tyk , w których n ik t  j e s z c z e  n ie  zaobserw ow ał p rze su n ięc ia  linii 
ku czerw ien i [1]. Wśród nich  mamy wiele galak tyk  o ja s n o ś c ia c h  m nie jszych  
niż 11“ 5, a  n a w e t  j e d n ą  o j a s n o ś c i  9?5! Z naczy  to, ż e  w as tronom ii pozaga lak 
tyczne j n iekom ple tność  posiadanych  danych obserw acyjnych  w y s tę p u je  w j e 
s z c z e  większym s topn iu ,  niż w as tronom ii gwiazdowej. Nic dziwnego, że w a s t ro 
nomii pozaga lak tyczne j  spotykamy s i ę  z c z ęs tszy m i  błędami i n ieporozum ienia
mi, niż gdzie indziej .

Jednym z takich w ła ś n ie  błędów było tw ie rdzen ie  oparte  na bezpośrednie j 
obse rw ac ji  różnych gromad galaktyk, ż e  w gromadach zwartych mamy znacznie  
w ięcej  galaktyk e l ip tycznych  i ga lak tyk  o typie przejściowym SO, niż wśród 
galak tyk  tworzących gromady luźne  i wśród galak tyk  , ,n ie s to w arzy szo n y ch ”
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(które dla skrócenia będę nazywał galaktykami pola). Twierdzenie to stało się 

podnietą dla L . S p i t z e r a  i W. B a a d e g o  [2] do wysunięcia przypuszczenia, 

że w gromadach zwartych następują, częstsze zderzenia galaktyk, w wyniku 

czego zawartość w nich galaktyk spiralnych jest mniejsza niż gdzie indzie j. Bo 

galaktyki spiralne, zdaniem autorów, przy zderzeniach zam ieniają się w eliptycz

ne lub w galaktyki typu SO. Przypuszczenie to wywołało potrzebę dokonania 

obliczeń skutków zderzeń między galaktykami, co też autorzy zrobili otrzymując 

w wyniku, że  przy tym gwiazdy w każdej z galaktyk nie doznają większych 

zakłóceń. Cały „dramat”  rozgrywa się w materii międzygwiazdowej, ulegającej 

przy tym silnym zakłóceniom wywołującym nawet rozproszenie materii należącej 

pierwotnie do jednej galaktyki w otaczającej przestrzeni. Taka galaktyka zamie

ni się zatem w eliptyczną lub w galaktykę typu SO. Zderzenia s ą  zatem czynni

kiem wywołującym szybkie przemiany galaktyk spiralnych we wszystkie inne; 

tam, gdzie te zderzenia s ą  najczęstsze, zawartość galaktyk spiralnych jest 

mniejsza.

Również F. Z w i c k y  [3], przedstawiając właściwości ewolucyjne galaktyk 

w gromadach, wyróżnia zwarte, ponieważ w nich — jak twierdzi — notujemy wy

raźnie mniej galaktyk spiralnych, niż w gromadach luźnych i w polu.

Jak mówiliśmy już , twierdzenie to jest niesłuszne, ponieważ z otrzymywa

nych na drodze obserwacji prób nikt nie zadał sobie trudu wyeliminowania wpły

wu tendencji występującej w tego rodzaju obserwacjach. Tą sprawą za ję li się 

niedawno J. N e y m a n  i E.  S c o t t ,  tworząc teorię matematyczną elim inacji 

tendencji z obserwacji [4], a następnie stosując j ą  do aktualnych danych obser

wacyjnych [5].

Spróbuję przedstawić tu główne myśli tego rodzaju korygowania prób obser

wacyjnych przy pomocy danych uzyskanych z obserwacji galaktyk pola i nie

których drobniejszych grup gromad. Przy tym uproszczę niektóre wywody i wpro

wadzą inne znakowanie, bardziej rozpowszechnione w astronomii gwiazdowej. 

Niech pk oznacza częstość występowania galaktyk o typie morfologicznym k 

w pewnym obszarze przestrzeni, w odległości r od obserwatora. Oznaczając 

przez M jasność graniczna daneno katalogu, otrzymamy łatwo stosunek często

ści prawdziwej p k do obserwowanej (katalogowej) q

M0
pk : qk = 1 : /  <f k (M) dM,

-oe

gdzie V jM )]est funkcją jasności absolutnych galaktyk typu k;

M0= m — 5 log r + 5, 

przy tym oczywiście dla danej gromady r =  const.
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Otóż w naszym przypadku jasności granicznej m nie możemy traktować jako 

stałej, ponieważ dwie galaktyki o tej samej jasności obserwowanej m, lecz

0 różnym typie k m ają r ó ż n e  prawdopodobieństwa znalezienia s ię  w katalogu. 

Dzie je s ię  tak dlatego, że  galaktyki należące do różnych typów m ają różną 

strukturę; ponadto w grą wchodzi również „kaprys”  astronomów, w wyniku które

go ich stopień zainteresowania się galaktykami o różnych typach morfologicz

nych jest różny. Dlatego wprowadzimy nową funkcję ®k(m) oznaczającą prawdo

podobieństwo znalezienia s ię  w katalogu galaktyki o jasności obserwowanej m

1 typie morfologicznym k. N aszą poprzednią równość obecnie przepiszemy 

w formie:

+00

Pk : qk = 1 : /  ̂ (m )  dm /  Vk (M) ćLM.
— OO -O O

Mnożąc częstości katalogowe przez stosunek pk : qk , otrzymamy częstości 

„prawdziwe”  występowania galaktyk różnych typów.

Powstaje oczywiście pytanie, jak wyznaczyć obie nieznane funkcje

$ 4(m) i f  k m

Rozpatrzmy w tym celu galaktyki pola (galaktyki niestowarzyszone). Otóż 

prawdopodobieństwo posiadania przez daną galaktyką jasności absolutnej M 

w odległości r (którą obecnie traktujemy jako zmienne) oznaczmy przez f{M ,r):

f[M,r) = CV(M) D(r) r2.

Pominęliśmy tu wskaźnik k jedynie dla uproszczenia zapisu, pam iętając, że  

rozumowanie nasze odnosi się tylko do jednego typu morfologicznego galaktyk. 

Wprowadzając D(r)r2, jako prawdopodobieństwo znalezienia s ię  galaktyki w odle

głości r, czynimy założenie, że  przestrzeń jest prostolinijna, które to założenie 

wydaje się słuszne dla stosunkowo bliskich galaktyk, z którymi w tym przypadku 

mamy do czynienia. Ponadto zakładamy D(r) = 1, co oznacza, że  w każdym miej

scu przestrzeni mamy jednakowe prawdopodobieństwo znalezien ia się galaktyki. 

Wprowadzając zamiast r zmienną losową m:

r _  ^Q0,2(m-M+5)

otrzymujemy rozkład zmiennych m \M\

F(M,m) = CY(M) 1 0 l0°*6 m .
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To co otrzymaliśmy po przekształceniu f(M,r) pomnożyliśmy jeszcze przez 

m) ponieważ, jak  wspominaliśmy ju ż , prawdopodobieństwo znalezienia się 

galaktyki w katalogu zależy jeszcze od m.

Warto przy tej okazji zwrócić uwagę na to, że  po prawej stronie mamy zmien

ne rozdzielone, co oznacza, że M i m s ą o d  siebie niezależne.

Obliczmy następnie rozkład brzegowy:

+ 00

F J m )  - J F(M,m) dU = C, 4>(m) 10 0,6 "
-O O

Otóż związek ten służy nam właśnie do otrzymania na podstawie prze

liczeń F m(m) galaktyk w jakimś katalogu. Jedynie nieznana,, pozostanie stała Cu 

którą łatwo wyznaczymy z tej części krzywej Fm(m), dla której $>(m) jest prak

tycznie biorąc równe 1 (d la galaktyk najjaśniejszych).

Aby wyznaczyć drugą z nieznanych funkcji, mianowicie obliczmy inny

rozkład brzegowy:

F m (M) =*/F(M,m) dm = C2V W  W~°'6M

Otrzymaliśmy zw iązek między funkcją jasności absolutnych V (M) „praw

dziwą” i katalogową m FU(M). Aby wyznaczyć tę ostatnią, musimy znać indy

widualne odległości galaktyk. Jesteśmy w tym przypadku w tym szczęśliwym 

położeniu, że  znamy przesunięcia ku czerwieni każdej galaktyki, które — jak 

wiemy — jest proporcjonalne do odległości. Przyjmując więc, że

m — M = 5 log z — 5 log H + 5,

gdzie // — stała Hubble’a, z — przesunięcie ku czerwieni równe c —j — łatwo

obliczymy jasność absolutną każdej galaktyki i w ten sposób uzyskamy często

ści katalogowe FM (M). Znając tę funkcję łatwo obliczymy

Otóż obliczenia w skazują na to, że  (M) w każdym przypadku daje s ię  do

brze aproksymować przy pomocy rozkładu normalnego o parametrach i § ^ .  

Krzywe zaś 4>(m) dobrze aproksymuje wyraźeniei

+00

$  (m) = — r= /  e 1 ^  dt, 
yJTirJ

m —a

~

zawierające dwie stałe a i /3.

Tabela 1 zawiera parametry charakteryzujące obie funkcje; uzyskano je na 

podstawie danych zawartych w pracy M .L . Hu m a s  on a, N.U.  M a y a  11 a 

i A . R . S a n d a g e ’ a [6].
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T a b e l a  1

parametry charakteiyzujące funkcje jasności absolutnych N (MQ i <5/̂ ) galaktyk w groma
dach, oraz parametry charakteryzujące *£ (m) — prawdopodobieństwo trafienia galaktyki

do katalogu. <5 (m) = i  e * dt 

m-a
ns-

C^i są to dyspersje odpowiednich wartości a i /3

n — liczba galaktyk użytych do wyznaczenia odpowiednich parametrów.

Typ u0 a
6<x 0 S P

n

EO - E3 -18.0 1.02 12.0 ±0.4 1.13 ±0.12 83
E4 - E7 -17.0 1.33 10.9 0.9 1.30 0.22 28
SBO -18.5 0.58 11.4 0.8 1.10 0.23 21
SBb -18.7 0.86 11.2 0.7 1.10 0.21 26
SO, SOp -17.0 1.25 11.7 0.5 1.10 0.13 61
Sa, Sap, Sab -18.4 0.82 11.9 0.4 0.90 0.13 51
Sb, Sbc -17.9 1,05 10.8 0.4 1.10 0.12 77
Sc, Sep, SBc -16.7 1.28 11.6 0.2 0.75 0.08 94

T a b e l a  2

Zestawienie wartości oczekiwanych i obserwowanych (w procentach) częstości typów 

galaktyk w gromadach Virgo, Coma i w niektórych grupach gromad

Galaktyki
pola Bliskie gru- 

dv erom ad Virgo

Grupy o od
ległości 

pośredniej 
n = 72

Coma

Dalekie 
grupy gro

mady 
n = 48

Typ
morfologiczny

Po
dług

kata-
logu
HMS

w

prze

strze
ni

n - 32
n 81) n = 40

Ocz. Obs. Ocz. Obs. Ocz. Obs. Ocz. Obs. Ocz. Obs.

EO - E3 

E4 - E7, Ep 
SBO, Sba 
ABb 

SO, SOp 
Sa, Sap, Sab 

Sb, Sbc 

Sc, Sep, SBc

83

28
21
26
66
51

77

94

3.7

7.6
2.2
1.9

11.5
3.3

20.8
49.0

7.0

5.3
4.1
3.4 

12.5
7.1 

21.8 

38.8

6.2

9.4
9.4
3.1
6.2

12.5

12.5

40.6

10.6
5.0 
5.6
5.0 

13.7 
11.2 

20.6 

28.5

12.5
15.0
10.0 
2.5

15.0

8.8
12.5 

23.8

18.1

6.2
4.6
6.3

16.1
11.6

17.5

19.5

22.2

9.7
13.9
4.2 

23.6 

11.1

8.3
6.9

34.8

8.8
2.3
7.8 

20.5

8.8 
11.0
5.9

34.8
19.6
0.0
2.2

28.3
8.7
2.2

4.3

41.1

12.3 
1.1 
5.8

21.0
4.3 

8.0
3.3

47.9

8.3
2.1
0.0

14.6
18.7 
6.2 
2.1

Współczynnik
korelacji 0.90 0.73 0.32 0.88 0.90



Z pracowni i obserwatoriów

Tabela 2 przedstawia wyniki końcowe: w pierwszej kolumnie są  typy galak

tyk należących do odpowiednich typów we wspomnianym katalogu Hu mas on a, 

M a y a l l a  i S a n d a g e ’ a. W następnej mamy (w procentach) liczby względne 

galaktyk różnych typów w „przestrzeni” , a więc prawdziwą populację, pola 

galaktycznego. W następnych kolumnach mamy oczekiwane i obserwowane licz

by względne galaktyk o różnych typach; przy tym „oczekiwane” obliczono 

w założeniu, że skład galaktyk w gromadzie jest taki sam jak i w polu. Oblicze

nia te dotyczyły drobnych gromad w różnych odległościach i dwóch dużych: 

gromady luźnej w Pannie bardzo bliskiej nas i bardzo odległej zwartej gromady 

w Warkoczu Bereniki. Dobra zgodność liczb w obu kolumnach świadczy naj

wyraźniej o tym, że pomiędzy populacją pola a populacją różnych typów gromad 

nie ma w zasadzie różnicy. Twierdzenie o tym, że gromady zwarte mają przewa

gę galaktyk eliptycznych i typu SO nie wydaje się zatem słuszne.

Pewne zastrzeżenie może wzbudzić jedna okoliczność: mianowicie przyjęcie 

założenia|o identyczności funkcji jasności absolutnych galaktyk pola i galaktyk 

należących do tegoż samego typu morfologicznego, lecz znajdujących się w gro

madach. Jakkolwiek mało prawdopodobne wydaje się przypuszczenie, że np. 

galaktyki typu E4 lub Sa mają r ó ż n e  rozkłady jasności absolutnych zależnie 

od tego czy się znajdują w gromadzie, czy też poza nią, taka możliwość istnie

je. Zresztą niezależnie od zagadnienia poruszanego w niniejszym artykule, spra

wa ta jest niezmiernie ważna w wielu innych dziedzinach, np. w zagadnieniu 

ewolucji galaktyk. W tym kierunku — o ile mi wiadomo — idą dziś główne za

interesowania astronomów zajmujących się zagadnieniami kosmologicznymi. 

Czy galaktyki należące do jednego typu morfologicznego mają różne właściwości 

zależnie od tego, czy się znajdują w gromadach, czy poza nimi? Wydaje się, że 

odpowiedź na to pytanie nie nastąpi zbyt prędki) i to głównie dlatego, że bra

kuje nam w tej chwili właściwego materiału obserwacyjnego. Dość obfity i in

teresujący materiał obserwacyjny, zebrany w ciągu ostatnich 50 lat wytężonej 

pracy w dziedzinie astronomii poza-galaktycznej nie ma jednak cech wymaganych 

przy należytym potraktowaniu statystycznym: wszelkich danych obserwacyjnych.
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Z L ITERATURY NAUKOWEJ

SZTUCZNY SATELITA ZIEMI DO POMIARÓW ASTRONOMICZNYCH

L.  C I C H O W I C Z

W planach organizacji NASA* na rok kalendarzowy 1962 figurował projekt sztucznego 

satelity Ziemi przeznaczonego do pomiarów astronomicznych: OAO (Orbiting Astronomi

cal Observatory, rys. 1)* Zadaniem tego satelity ma być oczywiście badanie tych zja

wisk kosmicznych, których obserwacja jest utrudniona lub uniemożliwiona przez atmo

sferę ziemską.

Rys, 1. Orbiting astronomical observatory

OAO stanowi ośmiokątny graniastosłup o masie 1400 kg, o długości 295 cm i odle

głości przeciwległych boków 200 cm. W części centralnej statku znajduje się cylin

dryczna komora o średnicy jednego metra i długości 280 cm, zawierająca aparaturę 

badawczą. Główną, jej częścią jest zwierciadłowy teleskop o średnicy 90 cm. Poza tym

•National Aeronautics & Space Administration.
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s k ła d a ją  się na nią: układ kontroli s tab ilności,  urządzenie żyroskopowe, „ trop ic ie l”  
gwiazdowy i „ t ro p ic ie l"  s łoneczny, koła podziałowe, dysze gazowe itd. Obserwatorium 
je s t  przeznaczone do prac pomiarowych; projektanci zapewniają, iż dzięki precyzyjnemu 
układowi kontroli s tab ilnośc i os iągać  się będzie dokładność pomiaru pozycji ± 0,1 s e 
kundy łuku. Pomiary przeprowadzane będą w dwóch zakresach: 1) Badania pozycyjne na 
sferze n iebieskie j (w trzech pasmach ultrafioletu); 2) Szerokotaśmowe fotografowanie 
indywidualnych gwiazd i mgławic. Programowanie pracy obserwatorium przekazywane 
będzie telemetrycznie. Mocy dla s ta tku kosmicznego dostarczać będą s łoneczne baterie 
krzemowe połączone z niklowo-kadmowymi akumulatorami. Z lecenia  m ają być przeka
zywane w formie modulacji impulsowo-kodowej (pulse-code modulation, PCM) dla pew
nych określonych momentów, lub też mogą być magazynowane dla da lszego zaprogramo
wania (za pomocą urządzenia pamięciowego). Do komunikacji z Z iem ią  służyć mają dwa 
układy telemetryczne: 1) Układ wąskotaśmowy PCM dzia ła jący  przy 137 M c/s  oraz 
2) Układ szerokotaśmowy dz ia ła jący  przy 460 M c/s  o zdolności przekazywania co naj
mniej 10.000 bitów na sekundę.

Orbita pierwszego astronomicznego sa teli ty  Ziemi ma być zbliżona do kołowej, 
o średnicy odległości 800 km — a więc poniżej pasa  radiacji Van Allena — dostatecznie  
dużej, by uniknąć zewnętrznych zakłóceń orbitalnych. Tak dobrana orbita zapewni 
p raktycznie  długotrwałość lotu okołoziemskiego OAO. Nachylenie  p łaszczyzny orbity 
do płaszczyzny równika ziemskiego wyniesie około 32°.

Warto nadmienić, iż ubiegłoroczny program NASA obok atrakcyjnego dla astronomów 
projektu Orbiting Astronomical Observatory obejmował ser ię  sate li tów  sp ec ja l is ty cz 
nych: OGO (Orbiting Geophysical Observatory),  Atmospheric Structure Sate l l i te  i sa te li ty  
jonosferyczne do pomiarów geofizycznych z szczególnym uwzględnieniem górnych warstw 
atmosfery, s a te l i tę  mikrometeorytowego, sondę międzyplanetarną (Interplanetary Monitor- 
ing Probe) o bardzo wydłużonej orbicie , perigeum ok. 200 km i apogeum ok. 340 tys. km, 
nowe sa te li ty  telekomunikacyjne RELAY 1, ECHO 2, stacjonarnego SYNCOM (o okre
s ie  24 h), nowe sa te li ty  meteorologiczne (NIMBUS), OSO (Orbital Solar Observatory). Jak  
wiadomo, niektóre z wymienionych projektów zostały  zrealizowane*.
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GWIAZDY UCIEKAJĄCE Z GROMAD

J.  O L S Z E W S K I

Wiadomo, że gwiazdy moga, opuszczać gromady. Dzieje się to na skutek spotkań mię

dzy gwiazdami w gromadzie. Spotkania powinny prowadzić do ustalenia się maxwellow- 

skiego rozkładu prędkości gwiazd. Jednakże wtedy gwiazdy posiadające największe 

prędkości (większe od prędkości ucieczki) będą opuszczały gromadę. W ten sposób nie 

dojdzie do ustalenia się maxwellowskiego rozkładu prędkości i gwiazdy w wyniku na

stępnych spotkań będą dalej opuszczały gromadę. Z tego widać, że ucieczka gwiazd 

z gromady będzie stanowić o jej ewolucji. Najprostsze rozumowanie, które prowadzi 

do oceny tempa ucieczki gwiazd jest następujące: W okresie czasu T, gdzie r jest cza

sem relaksacji, mamy maxwellowski rozkład prędkości. Część gwiazd, które oznaczymy 

przez K, posiada prędkości większe od prędkości ucieczki. Jeś li teraz założymy, że 

wszystkie te gwiazdy opuszczą gromadę, tempo ucieczki będzie:

1 dn  K
— -  = ----  (1)
n d t T

Średnie wartości K i r dla całe j gromady podał C h a n d r a s e k h a r  [l]:

K = 0,0074

r = 0 , 1 3 5 7 1 ,  (2)
V Gm ln (n /2V2)

gdzie n — jest liczbą gwiazd w gromadzie, R — jej promieniem, m — masą pojedynczej 

gwiazdy, G — stałą grawitacji.

Takie rozwiązanie problemu można traktować jedynie jako najgrubsze przybliże

nie, gdyż obie wartości K i r mogą zmieniać się przy przejściu z jednej części gromady 

do drugiej. Trzeba więc przyjąć odpowiedni model rozkładu gęstości i następnie znaleźć

średnią wartość— dla takiego modelu.

K i n g  [2] przyjął model politropy o indeksie 5, który mniej więcej odpowiada rze

czywistemu rozkładowi gęstości gwiazd w gromadach i jest jednocześnie prosty w ra

chunkach. Okazało się, że dla każdego punktu gromady wartość K równa się 0,0074. Czas 

relaksacji wyraża się wzorem:
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gdzie r  — jest odległością od środka gromady, rQ — jest skałą parametryczną zdefinio

waną w ten sposób, że w rzucie na sklepienie nieba rQ będzie promieniem okręgu zawie

rającego połowę masy gromady. Jeś li napiszemy:

r1 7 «
To ( 1 +  —  ) -

fr.
(4)

wtedy r0 jest równe r dane przez (2), pod warunkiem, że R = Ib. Równanie (2) w tym 

wypadku daje czas relaksacji, który odnosi się do centrum gromady. Wszędzie poza 

centrum czas relaksacji jest dłuższy, tym samym tempo ucieczki wolniejsze. Średnia 

wartość r dla całej gromady jest teraz:

r = 0,526 J —  ---* . . (5)
Gm ln ( n /2/a)

Aby przekonać s ię , w jaki sposób uzyskane wyniki zależą od wyboru modelu, K i n g  

powtórzył rachunki dla politropy o indeksie 3. Otrzymana średnia wartość tempa ucieczki 

dla całej gromady:

_ J_ dn = 0,00455 

n dt ro
gdzie

/  nr& 1

= 0W &T 7^777In (n /j A )

Stąd po odpowiedniej zmianie współczynnika zgodnie z wyrażeniem:

0,0074 

n dt r

(6)

(7)

z (6) i (7) otrzymamy:

r = 0,471 ---- ------- (8)
V Gm In (n/ % )

2
W rezultacie mamy trzy formuły określające czas relaksacji: (2) jako najgrubsze 

przybliżenie, zaś (5) i (8) odpowiednio dla politrop o indeksach 5 i 3 jako bardziej 

dokładne. Łatwo zauważyć, że by otrzymać (5) i (8) wystarczy pomnożyć (2) przez 

czynniki 3,47 i 3,88. Jak widać^wynik otrzymany przez K i n g a  mało zależy od indeksu 

politropy.

Gdy mamy T jako funkcję ilości gwiazd n i promienia gromady R, równanie (1) może 

służyć za podstawę rozważań, jak ilość gwiazd zmienia się z czasem. Do tego musimy 

jeszcze wiedzieć, jak R zależy od czasu. Odpowiedź dał S p i t z  er [3]: promień gromady 

będzie się zmniejszać. Wytłumaczenie jest następujące: Całkowita energia gromady jest 

ujemna. Energia gwiazdy uciekającej jest równa zeru albo większa od zera. Według 

prawa zachowania energia gromady po ucieczce gwiazdy musi pozostać niezmieniona
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albo stanie się jeszcze bardziej ujemna. Lecz teraz jest ona podzielona między mniej

s z ą  ilość gwiazd i dlatego odległości między poszczególnymi gwiazdami zmniejszą się. 

Do oceny takiej kontrakcji moga służyć dwa równania: prawo zachowania energii i twier

dzenie o viriale.

H = T+ V (9)

H — jest całkowitą energią gromady, T — energią kinetyczną, V — potencjalną.

2 T + V = 0. (10)

Mamy stąd:

H = Y V = "  T• (11)

Całkowita energia gwiazd pozostających w gromadzie jest zmniejszona o wartość energii, 

którą unoszą gwiazdy uciekające. Zapisujemy to w sposób następujący:

H dt V dt t ' U  '

gdzie L jest stosunkiem energii, którą unoszą gwiazdy uciekające do bezwzględnej 

wartości H. Energię potencjalną oblicza się ze związku

V — — G n *m l

R '

R jest średnią odległością gwiazd od centrum. Gdy oznaczymy przez r promień okręgu, 

który w rzucie na sklepienie nieba obejmuje połowę masy gromady, wtedy:

V = - c  * 2 * 1 .  (13)
r

Współczynnik c zależy jeszcze od modelu rozkładu gęstości. Je ś li założymy, że 

c = const, możemy (13) zróżniczkować:

1 dV 2 dn 1 dr 

V dt n dt r dt

Założenie wydaje się sensowne, gdyż prawdopodobnie model rozkładu gęstości nie 

zmienia się. Gromada jest przez cały czas centralnie skoncentrowana. Obserwujemy 

takie właśnie gromady. Ze związków (1), (12) i (14) otrzymujemy:

1 K ’ n ~ r (15)

Po scałkowaniu:
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L

) 2 + ^ (16)

n0 i rQ s ą  początkowymi wartościami n i r. P o z o sta je  do oszacow ania w artość L .  Musimy 
w ięc o b liczy ć , i le  energii p osiad a ją  gwiazdy, które w rozkładzie maxwellowskim m ają 
prędkości w iększe od prędkości u cieczk i. Gdy dokonamy całkowania rozkładu energii 
w granicach: i>e (prędkość ucieczk i) i oo, otrzymamy L  = 0 ,0 0 5 2 .  Jednak K i n g' dochodzi 
do wniosku, że to je s t  przeceniona w artość L . Prawdopodobnie gwiazda opuści gromadę 
skoro tylko osiągnie prędkość ucieczk i i bardzo niew iele gwiazd będzie posiad ać pręd
k o ści w iększe. Z drugiej strony gwiazda u ciek a jąca  nie może mieć energii ujem nej. 
Wobec tego najbardziej prawdopodobna w artość L  je s t  L — 0. Równanie (16) przyjmie 
teraz p o stać:

(17)

P od staw ia jąc  uzyskany wynik do (5), mamy:

r n % t a U o / , % )  U8)  -— = ( — ) ---------- Ł--------,
In (n/2%)

gdzie tq je s t  początkow ą w artością  r :

T I"o 'o 3 ' ____________ 1
r°  "  0 ,5 2 6  ] j  Gm i » ( " o / , * / , ) *  <19>

C zas re la k sa c ji je s t  teraz funkcją jedynie ilo śc i gwiazd w gromadzie. Zatem rów
nanie (1‘), po podstawieniu (18) i scałkow aniu, da s ię  przedstaw ić w następujący sposób:
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W tabeli podanej przez K in  ga znajdują się wartości tej całki dla różnych xb. Krzy

wa b na rys. 1 ilustruje przebieg zmian ilości gwiazd dla gromady, której początkowa 

wartość nQ = 250. Gromada traci gwiazdy 

coraz bardziej gwałtownie i po okresie 

czasu równym około 40 razy obecny czas 

relaksacji jej życie się kończy. W tabeli 1 

mamy długość życia gromady wyrażoną w je

dnostkach^ jako funkcję nQ.

Dla porównania krzywa a na rys. 1 

przedstawia przebieg zmian ilości gwiazd 

w gromadzie, gdy czas relaksacji jest con

stant. Końcowa część krzywej b jest nary

sowana l in ią  przerywaną, ponieważ ostat

nie stadia ewolucji nie s ą  dokładnie znane. Wynika to stąd, że przy małej ilości gwiazd 

nie można stosować metod statystycznych (np. twierdzenia o viriale).

Rys, 1 Ilość gwiazd w gromadzie jako funkcja czasu

Jaki jest dalszy los gromady? Gwiazdy będą nadal opuszczały gromadę do momentu, 

w którym ta stanie się stabilną gwiazdą wielokrotną. Przypuśćmy, że system podwójny 

jest ostatnim stadium ewolucji. Gwiazdy, które opuściły gromadę, uniosły ze sobą ener

gię równą zeru. Energia systemu podwójnego równa się więc energii gromady we wcze

śniejszych stadiach ewolucji. Porównując odpowiednie wyrażenia na energie, możemy 

obliczyć jaka powinna być odległość między składnikami gwiazdy podwójnej. Odległość 

ta w wypadku gromady M 67 (n “ 500, r - 1,2 ps) wynosi około 6,5 jednostki astronomicz

nej. Dla Plejad (n ■ 250, r - 2 ps) otrzymujemy około 40 j.a . W układach podwójnych 

obserwuje się odległości między składnikami właśnie tego rzędu.

Powyższe rozważania nie uwzględniają szeregu ważnych czynników, które mogą 

mieć wpływ na ewolucję gromad. Jako najważniejsze należałoby wziąć pod uwagę: ro

tację gromady,działanie sił przypływowo-odpływowych i spotkania gromad z pojedynczy

mi gwiazdami. Dopiero, wtedy będzie można ocenić prawdziwe tempo ucieczki gwiazd 

z gromad. Następne artykuły K i n g a  mają być poświecone temu zagadnieniu.
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T a b e l a  1

no dlugodć życia/To

30 44,7

50 42,9
100 41,7

250 40,9

1000 40,2

100000 39,6



LIST DO REDAKCJI „POSTĘPÓW ASTRONOMII"

Szanowny Panie Redaktorze!

Uprzejmie proszę o umieszczenie w najbliższym zeszycie „Postępów Astro

nomii” poniższego wyjaśnienia:

W trzecim zeszycie tomu X tegoż czasopisma ukazało się sprawozdanie 

z działalności naukowej Katedry Astronomii Geodezyjnej Politechniki Warszaw

skiej w okresie 1950—1961 r., pióra W. Opalskiego. Jak wiadomo, Kierowni

kiem wymienionej Katedry do 1.VII.1955 był niżej podpisany, który w wydaw

nictwach Zakładu Historii PAN ogłosił pracę pt. Zakład, i Obserwatorium Astro

nomiczne Politechniki Warszawskiej (1925—1955), składając w niej sprawoz

danie z działalności naukowej Katedry Astronomii Geodezyjnej PV? od począt

ku jej powstania w 1925 r. do chwili swego ustąpienia ze stanowiska Kierow

nika Katedry w lipcu 1955 r.

Z poważaniem

F . Kępiński

Warszawa, 30.X.1962



S p r o s t o w a n i e

We wspomnieniu pośmiertnym poświęconym Prof„ Dr Władysławowi D z i e w u l s k i e m u ,  

zamieszczonym w zeszycie 3, to X/1962 „Postępów Astronomii’ pióra Prof. Dr Wło

dzimierza Zonna ,  sekretariat kwartalnika dokonał pewnych zmian tekstu niezgodnych 

z intencją Autora, zwłaszcza w końcowym fragmencie wspomnienia, którego brzmie

nie pierwotne było następujące:

,,Gorzką jest chwila rozstania; nie upoważnia nas jednak do najmniejsze

go pesymizmu. Nie po to żył i tak pięknie działał prof. D z i e w u l s k  i, abyśmy 

ulegali tego rodzaju nastrojom. Bo ludzie przemijają, lecz dobro trwa. Nie 

wiem, jakimi czcionkami historia astronomii polskiej wydrukuje Jegb nazwisko 

1 jak oceni Jego działalność. Wiem jednak, że czynił dobro. Bo cóż lepszego 

może człowiek zrobić dla innych, niż nauczyć wiele pokoleń astronomów pięk

nej nauki nieba. To dobro trwa; jest bardziej niż nieśmiertelne, bo się zwielo- 

kratnia i pomnaża. Bo gdyby było inaczej, gdyby dobro było czymś krótkotrwa

łym i przemijającym, nigdy by nie powstała i nie rozwinęła się tak piękna 

i wnikliwa nauka, jak astronomia, której z niezmiernym zapałem uczy] nas 

Zmarły.”

Za dokonanie zmian Redakcja „Postępów Astronomii”  przeprasza Autora wspomnienia*



KOMUNIKAT

KOMITET ASTRONOMICZNY Warszawa, 10 grudnia 1962 r.

POLSKIEJ AKADEMII NAUK

Rozszerzone Prezydium Komitetu Astronomicznego PAN, działając na proś

bę Zarządu PTA jako jury „Nagrody Młodych Polskiego Towarzystwa Astro

nomicznego”  postanowiło na posiedzeniu w dn. 10 grudnia 1962 roku dokonać 

następującego podziału nagród:

I nagroda w wysokość i.4000 zł przyznana została Stanisławowi G r z ę d z i e  1- 

s k i e  mu za pracę On Magnetic Fields in H I Clouds, ogłoszoną w zeszycie 3, 

vol. 12 „Acta Astronomica” .

II nagroda w wysokości 3000 zł przyznana została Andrzejowi K r u s z e w 

s k i e m u  za pracę The Polarimetric Measurements of 2 i Highly Polarized Stars 

in Two Spectral Regions ogłoszoną w zeszycie 4, vol. 12 „Acta Astronomica” 

oraz za pracę Exchange of Matter in Close Binary Systems. I — Equilibrium 

Configurations in Case of Deviations from the Sinchronism (oddaną do dru

ku).

III nagroda w wysokości 2000 zł przyznana została Marii Z a b ż a  za pra

cę Statistical Investigation of Solar Activity ogłoszoną w zeszycie 3, vol. 12 

„Acta Astronomica” .

Dwie IV nagrody w wysokości po 1500 zł przyznane zostały Wojciechowi 

D z i e m b o w s k i e m u  za pracę On Equations of Internal Constitution of Com

ponents in Close Binaries (oddaną do druku) oraz Bohdanowi P a c z y ń s k i e 

mu za pracę Dependenc e of the Ratio p / on the Density of Interstellar Matter 

in the Cassiopeia Region ogłoszoną w zeszycie 3, vol. 12 „Acta Astronomica” .

Prof. dr Józef Witkowski 

Zastępca Przewodniczącego 

Komitetu Astronomicznego

Prof. dr Eugeniusz Rybka 

Przewodniczący Komitetu 

Astronomicznego



E r r a t a

W artykule K. S t ę p n i a  pt. Śrubowy model pola galaktycznego zamieszczonym 
w zesz. 3 t. X „Postępów Astronomii”  zmieniony został w sposób istotny rys. 3 na 

str. 295.

Podajemy skorygowany rysunek 3 wraz z podpisem:

Rys, 3„ Ramię Oriona i układ elips 

zaproponowany przez autora. Od

cinki leżące ukośnie do kierunku 

ramienia są osiami wielkimi elips. 

Płaszczyzny, w których leż^ elipsy 

są prostopadłe do płaszczyzny ry

sunku, CG jest kierunkiem ku cen

trum Galaktyki, Słońce znajduje się 

w punkcie O,

W artykule A. Kr u s z e w s k ie g o pt. Belgradzkie obserwacje polaryzacji . . . 

zamieszczonym w zesz. 4 t. X „Postępów”  pionowa skala w rysunkach 1 (str. 345) 

i 2 (str. 346) zamiast oznaczeń: -04, -06, -08 itd. powinna mieć oznaczenia: 04, 06, 

08 itd.

Podpis pod rysunkiem 2 tegoż artykułu (str. 346) powinien być następujący: „Wy

kres zależności znormalizowanej polaryzacji w dwóch barwach od stosunku polaryza
cji do absorpcji” .
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