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MASERY W RADIOASTRONOMII

AD AM FAUDROWICZ

Biuro Urzadzeh Techniki Jadrowej
Zaktad Doswiadczalny

MA3EPI.I B PA/MOACTPOHOMMM

A. SayflpoBM4

CoflepwaHne

JAaHbi HaGpocoK Teopwi ra30Bbix n KpwuTalirimecKMX Ma3epoB, ocho-

Bbi mx CTpyKTypbi M HeKOTOpbie cliyMafi hx npwMeHeHHa:

- Mcn0Jib30BaHne HauiaThipHoro Ma3epa b KagecTBe BbicoKocTaémibHbix

NacoB,
— npMMeHeHHe pyGwHOBoro Ma3epa b KawecTBe ycMIiHTejis paaMOTejiecKO-
na.
/JaHa TaK)Ke K03cJ)(J)imneHTa uiyMOB m oroBopeHa ero 3a-

BMCMMocTb ot TeMnepaTypw.

MASERS IN RADIO ASTRONOMY

Abstract

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.

Stowo ,maser” powstato ze ztozenia pierwszych liter angielskiej nazwy
w pelnym brzmieniu: Microvave Amplification by Stimulated Emision of Radia-

tion*.

#Podobnego pochodzenia jest slowo ,Laser” —Light Amplification by ...
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Woprowadzit je po raz pierwszy J.P. Gordon w roku 1955 i od tej pory
rozpowszechnito sie ono w catym Swiecie. Pomimo nazwy, ,maserow” uzywa
sie nie tylko do wzmacniania. W radioastronomii uzywa sie ich rowniez jako
spektrometréw oraz wzorcow czestotliwoséci, a wiec i czasu.

Wielka zaletg mikrofalowych wzmacniaczy maserowych wszystkich typow
jest ich niski wspétczynnik szuméw. Umozliwia to uzycie maserow przy
wzmachiaczach bardzo stabych sygnatéw. Szczegdlne zastosowanie znalazty
masery w radioastronomii fal centymetrowych oraz w radiolokacji dalekiego
zasiegu.

1. WSTgP TEORETYCZNY

Zasada dziatania maseréw opiera sie — zgodnie z nazwg —na wymuszonej
emisji promieniowania elektromagnetycznego. Jako medium promieniujgcego
uzywa sie najczesciej monokrysztatow potprzewodnikowych (np. rubin). Znane
sg réwniez masery gazowe oraz masery z wigzkg atomowa (lub drobinowg) —
tzw. separacyjne.

Rozwazmy jakiekolwiek ciato, ktoérego atomy lub drobiny moga zajmowac
dwa stany energetyczne: Et i E2

Zatézmy, ze EIl < E2 (rys. 1).

Obsadzenia tych stanéw oznaczmy odpowiednio przez Nt i N2. N = /V, + N2
jest catkowitg ilosciag atoméw (lub drobin) w 1 cml
rozpatrywanego ciata (w wiekszosci znanych

P przypadkéw, dla ktérych

he . i . N
\ = e jest rzedu Kkilku cm, N. ~jY.= —).
2

BE2E*
I Zgodnie z termodynamicznym  rozktadem
Boltzmana, w stanie réwnowagi
N*
Jli exp E-7Es < g
Rys, 1 Zasada dziatania M kT
masera

Jezeli teraz umiescimy nasze ciato w polu
promieniowania elektromagnetycznego o czestotliwosci v tak dobranej, ze
hv = E2 — EIt to zmiana obsadzen stan6éw moze nastgpi¢ z nastepujacych
powodéw:

a) emisja spontaniczna

= —l M2, A=const. >0
\dt ) em.spon.
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b) wzbudzenie

/{rifu K.-«'<m*y»,

B = const > 0; U (u) dv —gesto$¢ energii promieniowania.
C) emisja wymuszona

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

Poniewaz wszystkie trzy procesy zachodzg jednoczes$nie, w rzeczywistosci
mamy:,

dNI - ANt +(BNI - CNJU (u). @
it

. d dN,
W stanie réwnowagi termicznej d_ =—a— =0
t t

Kombinujac wiec (1) i (2) mozemy otrzyma¢ wzér na natezenie pola promie-

niowania, potrzebne do osiggniecia réwnowagi:

hv\ (©)

Poréwnujac dwa ostatnie wzory znajdujemy
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Zgodnie wiec z (3)

A hv
BUj~)=expk T ~ 1"

Poniewaz dla zakresu mikrofal, zwykle hu « KT, wiec réwnanie (2) mozna

zapisa¢ w postaci

— “-BUM NV, - N =-aP (N, - \Vj);a>0
t

P — moc promieniowania o czestos$ci v padajaca na 1 cml powierzchni rozwa-
zanego ciata;
a — prawdopodobienstwo przejscia 1 =2 lub 2 » 1 liczone na jednostke mocy
padajagcego promieniowania; a> 0.

Moc promieniowania zaabsorbowanego w warstwie ciata o grubosci dx
wynosi

dP = huF- dx = —hu aP (NI —iVj) dx,
t

czyli

dP
———=- hv aP - Nt).

Z drugiej jednak strony definiujemy wspoétczynnik absorpcji réwnaniem

dP

gdzie a —liniowy wspoétczynnik absorpcji.
Poréwnujac dwa ostatnie réwnania, widzimy, ze
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v «fcv/v
a=Ava N, - V)« ——" 4)

Wida¢ wiec, ze dla jY, > jV2,a >0 i w naszym ciele nastepuje absorpcja
promieniowania; gdy NI < A2,a < O nastepuje emisja. Wiadomo, ze absorpcja
promieniowania jest procesem koherentnym. Znaczy to, ze promieniowanie, ktore
przeszto przez absorbent jest spdjne z promieniowaniem padajagcym, chociaz
w o0go6lnosci moze mie¢ inng faze. Wynika stad, ze emisja wymuszona jest
réwniez procesem koherentnym — promieniowanie emitowane jest spojne z pro-
mieniowaniem wymuszajagcym i co najwyzej sie rézni¢ od niego faza. To
witasnie pozwala uzywa¢ emisji wymuszonej do wzmacniania sygnatéw. Nalezy
tylko skonstruowac uktad, w ktérym atomy lub czgsteczki posiadajg co najmniej
dwa takie poziomy energetyczne, ze obsadzenie wyzszego jest wieksze, niz
obsadzenie nizszego.

2>MASER Z WIAZKA CZASTECZKOWA

Pierwszy maser tego typu zostat skonstruowany w Uniwersytecie Kali-
fornijskim przez J. Gordona i innych [13].Medium rezonansowym byta wigzka
czasteczek amoniaku, ktérych budowe pokazuje rysunek 2. Atom azotu moze
zajmowac dwa potozenia: pod i ponad ptaszczyzng atomoéw
wodoru. Efekt tunelowy umozliwia, oczywiscie, przejscie
z jednego potozenia w drugie.

Nie wdajgc sie blizej w szczegélowe rozwazania
stwierdzamy, ze czasteczka amoniaku posiada w zwigzku
z tym dwa poziomy energetyczne, oddalone od siebie H
0 \E = hvQ*

W przyblizeniu klasycznym, czestotliwos¢ u0 jest
rowna czestotliwosci przejs¢ atomu azotu z jednego po-
tozenia w drugie i wynosi ok. 23900 MHz. ryst Ze putlowr Czra

Okazuje sie, ze oddzialywanie pola elektrostatycznego 8teczfci amoniaku
z drobing amoniaku powoduje wzrost energii gornego poziomu energetycznego
1 spadek energii poziomu dolnego (rys” 3). Jezeli wiec czgsteczki amoniaku
umiescimy w polu elektrostatycznym E, ktérego gradient jest rozny od zera,
to drobiny bedace w wyzszym stanie energetycznym bedg wypychane z pola,
a drobiny nizej energetyczne beda ciggane do pola. Poniewaz pole elektryczne
przedituza jednoczesnie czas zycia drobiny w kazdym ze stanow, mozliwe
jest rozdzielenie obu rodzajow drobin oraz zogniskowanie drobin jednego typu.
W naszym przypadku chcemy, oczywiscie, zogniskowaé¢ wigzke czasteczek
bardziej energetycznych. Stosuje, sie w tym celu tzw. multipolowe separatory
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Rys. 3. Wptyw pola elektrycznego Ena potozenie pozioméw energetycznych czasteczki
amoniaku (efekt. Starka)

elektrostatyczne. Separator taki sktada sie z parzystej liczby rownolegtych
do siebie, diugich metalowych pretéw, obejmujacych wiagzke czgstek. (Patrz
rysunki 4, 5i 6). Prety te utrzymywane sg na wysokich potencjatach elektro-
statycznych —na przemian dodatnich i ujemnych.

Najwieksze natezenie pola elektrostatycznego jest, oczywiscie, w prze'
strzeni pomiedzy sasiednimi pretami. W centrum separatora pole znika; tam

Rys. 4. Budowa czterobiegunowego separatora elektrostatycznego



Rys. 5. Zasada dziatania masera z wigzka atomowg
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wiec ogniskujg sie czagsteczki amoniaku o wyzszym stanie energetycznym. Po
przejsciu przez separator wigzka wpada do obszaru wypetnionego promieniowa-
niem wymuszajgcym. Zwykle jest to rezonator wnekowy nastrojony na czesto-

rezonator

falowod

selektor

do zbiornikaZZy:
gazu LWYi

do pompy

Rys. 6. Budowa masera amomaKainego

tliwo$¢ vo- Najogolniejszy schemat
budowy masera wnekowego z wigzka
amoniakalng pokazuje rys. 6. Jezeli
maser pracuje jako generator, rezo-
nator wnekowy nie posiada oczywi$-
cie falowodu doprowadzajacego sy-
gnaly — promieniowaniem wymusza-
jaéym jest wtedy promieniowanie
termiczne S$cianek rezonatora. Cze-
stotliwo$¢ generacji Vg jest oczy-
wiscie rézna od p" Jest to bowiem
czestotliwo$¢ drgan uktadu ztozone-
go z dwéch poduktadow:

a) wigzki czgsteczkowej o cze-
sto$ci drgan wiasnych v

b) rezonatora wnekowego o cze-
sto$ci drgan wiasnych vr.

Rezonator powinien by¢ tak zbu-
dowany, aby —yr = min, wtedy
bowiem amplituda drgan \Wg jest naj-
wieksza i w pewnych granicach nie
zalezy od natezenia wigzki.

Poniewaz vr zalezy od wymia-
row rezonatora, zwykle umieszcza
sie go w termostacie, przy czym ze
wzgledu na obnizenie poziomu szu-
mow (patrz punkt 4), temperatura pra-
cy wynosi przewaznie kilka stopni
Kelvina.

W zegarach maserowych, maser
pracuje jako generator. Poniewaz
czestotliwo$¢ generacji jest bardzo
wysoka (setki i tysigce MHz), nalezy
ja najpierw obnizyé. Zwykle stosuje
sie w tym celu mieszacze dudnie-

niowe: buduje sie dwa analogiczne masery, ktorych czestotliwos$ci pracy réznig
sie o kilka KHz. Odfiltrowang i wzmocniong czestotliwo$¢ dudnied obniza sie
potem dalej przy pomocy zwyktych metod elektronicznych.

Opiszemy teraz dla przyktadu amoniakalny zegar maserowy wykonany przez
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Lej kina [4], przy czym zajmiemy sie gitéwnie metoda kontroli jego biegu.
Zegar sktada sie z dwoéch generatoréw wnekowych (0 19,7 x 12 mm) pracuja-
cych z wiagzkg amoniakalng. Konstrukcja mechaniczna pozwala zmieniaé w nie-
wielkich granicach wymiary jednego z rezonatoréw, co umozliwia strojenie
uktadu.

Rys. 7. Zegar amoniakalny Lejkina [4] —schemat blokowy ukfadu regulaciji

Blokowy schemat aparatury pokazany jest na rys. 7. Z mieszacza otrzymu-
jemy czestotliwos$¢é dudnien

vds= V&Q_VGZ = 200 700 Hz,

ktéra po wzmocnieniu przechodzi do odbiornika i detektora. Detektor zbudowany
jest w ten sposo6b, ze wielko$¢ napiecia wyjsciowego zalezy od zmian amplitu-
dy lub czestotliwos$ci sygnatu przychodzacego z mieszacza. Napiecie to podaje
sie na poziomie plytki oscyloskopu. Jezeli oba generatory ida idealnie réwno,
obraz na ekranie jest poziomg linig prostag. Do sprawdzenia jakos$ci nastrojenia
uktadu wykorzystano fakt, ze gdy tov” bardzo stabo zalezy od nateze-
nia wiazki. Modulowano wiec periodycznie natezenie wigzki generatora G|
i ustawiono aparature tak, aby obraz na ekranie oscyloskopu byt w dalszym
ciggu pozioma linia prostag. Wszelkie zmiany w pracy ukiadu objawialy sie na
ekranie jako odchylenia obrazu od prostej. Tak pomys$lany system kontroli
pozwolit stwierdzié¢, ze w przeciggu ok. pdét roku srednie kwadratowe odchyle-
nie biegu zegara wynosito 2,5 . 10’10
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3. MASERY KRYSTALICZNE

Ciatem aktywnym (medium) jest w tym wypadku krysztat jakiego$ poiprze-
wodnika, np. germanu, gadolinu i in. Najczes$ciej stosuje sie jednak mono-
krysztaty rubinu.

Zasada dziatania masera krystalicznego nie rdzni sie niczym od opisanej
poprzednio: nalezy wytworzyé w krysztale co najmniej dwa takie poziomy ener-
getyczne, aby obsadzenie poziomu gdrnego byto wieksze od obsadzenia poziomu
dolnego —i spowodowac przejscie wymuszone (emisje). Do wytworzenia uktadu
poziomow w krysztale uzywa sie zazwyczaj pola magnetycznego, ktére oddzia-
tywujgc z atomowym* momentem magnetycznym fi powoduje rozczepienie kaz-
dego poziomu atomowego na 21 ¥ 1 podpoziomdw o energiach

m
Etm=fJ3/j’ (5)
gdzie:
/I —natezenie przytozonego pola magnetycznego
I —spin atomu
m —tzw. magnetyczna liczba kwantowa: m =1, I —1,... —I + 1, —I, razem

2/ a1 wartosci
Ze wzoru (5) wynika, ze odlegto$¢ miedzy dwoma dowolnymi sgsiednimi po-
ziomami wynosi:

E-ep+ 1-EMm-4 .

Wrzeczywisto$ci tak jednak nie jest, gdyz w rozwazaniach powyzszych za-
niedbano oddziatywania spin-spin, wptywy domieszek i inne.

Zatozmy tymczasowo, ze / =—; Wpolu magnetycznym H powstang wiec dwa
. - . 1. 1
podpoziomy energetyczne odpowiadajgce m ”,,,,,,2,1 m - 4772k

Stosunek obsadzen tych poziomoéw, zgodnie z (1) wynosi

*|stniejg réwniez masery, w ktérych wykorzystuje sie jadrowe momenty magnetycz-
ne —patrz [I1].
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Wida¢ wiec, ze w zszy poziom jest stabiej obsadzony. Jezeli teraz dosta-
tecznie szybko* zmieni¢ kierunek pola na przeciwny, to przez pewien kroétki
okres czasu —zalezny od tzw. czasu relaksacji, charakteryzujgcego dany krysz-
tal —wyzszy stan energetyczny bedzie bardziej obsadzony (potem obsadzenia
zmieniajg sie wyktadniczo do stanu réwnowagi okreslonego réwnaniem (1)).

W tym czasie mozliwa jest wiec emisja wymuszona. Widaé¢, ze opisany wy-
zej tzw. dwupoziomowy maser krystaliczny moze pracowaé¢ tylko impulsowo.
Jest to powazna wada i urzadzenia takie nie
znalazty szerszego zastosowania. Dlatego tez
przejdziemy od razu do opisu tréjpoziomowego
masera krystalicznego.

Rozwazmy sytuacje jak na rys. s. Zatézmy,
ze krysztat znajduje sie w polu promieniowa-
nia elektromagnetycznego o czestotliwosci

E,-Et
VI5 =

Pole to bedziemy dalej nazywaé¢ polem
pompujacym. Zatézmy poza tym, ze moc tego
promieniowania PI3 jest tak duza, a S$redni

czas zycia atomu na poziomie 3, ze wzgledu Rys, 8- Zasada dziatania

na przejscie 3 —» 1 tak diugi, ze JVs = iV,. Za- masera trojpoziomego
t6zmy dalej, ze czas zycia ze wzgledu na przej-

ecie 3 —,2 jest tak krotki, ze poziomy te sg ze sobg w réwnowadze termicznej.

Wtedy, zgodnie z prawem Boltzmana

/V, Ns E2-E3
N2 eXp' kT

czyli /V, < W2 Zachodzi wiec podstawowy warunek umozliwiajagcy wymuszona
emisje przy przejsciu - —* 1. Zakladajac réwnowage termiczng miedzy pozio-
mami 1 i 2 oraz przeprowadzajagc podobne rozumowanie, mozna pokazaé, ze
istnieja wtedy warunki emisji wymuszonej dla przejscia 3 —» 2.

Z przytoczonych rozumowan wynika, ze krysztal wzmacniajgcy musi znajdo-
wac sie pod wpltywem dwéch pél elektromagnetycznych:

* Znaczy to, ze czas zmiany kierunku pola na przeciwny jest maly w poréwnaniu
ze $rednim czasem zycia na danych poziomach, lub — co na jedno wychodzi — w po-
réwnaniu z tzw. podiuznym czasem relaksacji.
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a) pola pompujacego czestotliwos$ci v 13*

b) pola wzmacnianego o czestotliwo$ci vI2 lub v23> przy czym oczywiscie

A o12* V23 ~o13"

Komplikuje to nieco budowe rezonatora.

Zestaw Kkrysztat-rezonator umieszcza sie zwykle w naczyniu Dewara wypet-
nionego ciektym powietrzem lub helem. Obniza to wspo6tczynnik szuméw (patrz
punkt 4). Poza tym, w celu rozczepienia pozioméw atomowych cato$¢ umiesz-
cza sie miedzy biegunami silnego magnesu. Poniewaz — zgodnie ze wzorem
(5) — odlegto$¢ miedzy poziomami ( wiec i czestotliwo$¢ rezonansowa ) za-
lezy liniowo od //, wiec szerokos$¢ linii rezonansowej, czyli pasma przenosze-
nia masera, zalezy od niejednorodnosci pola H w obszarze krysztatu. Im nie-
jednorodno$¢ ta jest wieksza, tym wieksza jest szeroko$é pasma przenoszenia.

Niejednorodnosci pola U w obszarze krysztatu zwykle nie sg wieksze niz
10"S.

Istniejg zasadniczo dwa typy maserow krystalicznych: z rezonatorem wneko-
wym i z tzw. falg biezaca.

Maser z falg biezaca jest to po prostu falowdd, wewnatrz ktérego umiesz-
czono prety z materiatlu wzmacniajgcego. Poniewaz pret taki posiada (w odpo-
wiednich warunkach) ujemny wspotczynnik absorbcji (patrz wzor 4 i nizej),
wiec cato$¢ zachowuje sie tak, jakby falowdd miat ujemny opér. Amplituda fali
przechodzacej przez taki maser ro$nie wiec wyktadniczo wraz z dtugoscia fa-
lowodu. Na tej samej zasadzie oparte jest dziatanie wnekowego masera prze-
ptywowego; promieniowanie mikrofalowe wprowadza sie z jednej strony do
rezonatora wnekowego, a wzmocniony sygnat odprowadza z drugiej. Mechanizm
wzmacniania jest podobny do opisanego wyzej z tym, ze wystepuje ono tylko
w rezonatorze. Wzmocnienie takie masera jest wiec mniejsze od wzmocnienia
masera z falg biegnaca, ale takie rozwigzanie wymaga o wiele mniejszej po-
wierzchni pola magnetycznego, co jest bardzo duzg zalets.

Na rys. 9 pokazano schemat blokowy przeptywowego masera wnekowego,
ktéry powinien wyjasni¢ wszystkie niejasnosci.

Dziatanie odbiciowego masera wnekowego opiera sie na wykorzystaniu
witasciwosci tzw. cyrkulatora mikrofalowego. Jest to urzadzenie podobne do tzw.
»magicznego” T — znanego w technice mikrofalowej. Niestety, wyjasnienie
dziatania tych urzadzen wykracza poza ramy niniejszego artykutu. Zaintereso-
wanych odsytamy do literatury [9, 4].

Schemat blokowy masera odbiciowego pokazany jest na rys. 10. Sygnat
wchodzi do cyrkulatora z lewej strony i jest przez niego podawany do rezona-
tora. Wzmocniony tam i odbity wychodzi przez cyrkulator na prawo. Przykiado-
wg budowe rezonatora pokazuje rys. 11.

¢Najnowsze badania pokazujg, ze jako czestotliwo$¢ pompujaca mozna uzywacl
wyzsze harmoniczne czestotliwo$ci nie tylko mniejszej od VI3, ale nawet mniejszej od

via *v as-
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dopfyw promienimnia
paryufrxso K' at

—  ww/&de
wejscie
filtr

Rys. 9. Schemat wnekowego, tr6jpoziomowego masera przeptywowego

oporno$¢ sprzegajaca
™ cyrkulatora

wejscie wyjscie

moc pompujaca
krysztat

-rezonator wnekowy

Rys. 10. Schemat blokowy masera odbiciowego

Na rys. 12 pokazano bardzo uproszczony schemat blokowy radioteleskopu
ze wzmacniaczem maserowym, przystosowanym do pracy z falami o dtugosci
21 cm. Radioteleskop ten zostat skonstruowany przez Jolly’ego, Coopera
i innych w Harward College Observatory.

W ognisku zwierciadta parabolicznego umieszczono antene zbiorczg Az
wraz z maserem i generatorem czestotliwosci pompujacej. Sygnaty odbite od
zwierciadta i zogniskowane, sg zbierane przez specjalng antene rozkowsg i pro-
wadzone do cyrkulatora, masera, dwdch wzmacniaczy superheterodynowych
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Rys. 11. Przyktad budowy rezonatora wnekowego

1420 MHz

falow6d prostokatny

falowéd koncentryczny

Rys. 12. Uproszczony schemat blokowy radioteleskopu maserowego w Harward [7]
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i ukfadu rejestrujgcego: filtru (F), detektora (D), integratora (INT) i pisaka
(P). Do wytwarzania fali pompujgcej 11, 27 kMHz uzywano klistronu X -13
firmy Varian, ktérego praca byta stale kontrolowana (falomierz FI, detektor D2).
Klistron miat moc wyj$ ciowg 100 mWw.

Rezonator masera pokazano na rys. 13. Jest to prostokatna puszka miedzia-
na, na ktorej dnie umieszczono krysztatl rubinu. Wieko rezonatora byto ruchome,

Rys. 13. Obserwacje galaktyki M33 z uzyciem masera; pasmo przepuszczania Af = 200
kHz. Krzywa gérna — stata czasowa r- 10 sek; krzywa dolna —stata czasowa r = 50 sek

co pozwalato dostraja¢ go do zadanej czestotliwos$ci. Promieniowanie pompuja-
ce doprowadzono z gory falowodem prostokagtnym, a promieniowanie wzmacniane
z boku falowodem koncentrycznym. Rezonator umieszczony byt w podwdjnym
naczyniu Dewara. Wlewano tam 3,3 1 ciekiego helu, oraz 6,3 1 cieklego azotu
(wystarczato to na 16 godzin pracy). Calo$¢ umieszczono pomiedzy biegunami
statego magnesu, dajagcego w szczelinie 0 85 x 54 mm pole H = 2010 Gs.
Niejednorodnos$¢ pola w obrebie krysztalu wynosita ok. 5.10 '5. Na magnes
nawinieto cewke, przez ktérag mozna byto przepuszczaé¢ prad staly rzedu 100 mA,

NuoTeNv

(uniwersytecka j
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co pozwalato na regulacje pola H w granicach ok. 100 Gs. Sam maser wazyt
ok. 25 kg, a cata aparatura umieszczona w ognisku zwierciadta (na rys. 13 —
po lewej stronie linii przerywanej) wazyta ok. 100 kg. Wzmocnienie masera
wynosito 20 db, a stabilno$¢ wzmocnienia byta rzedu 0,1%.

Na rys. 13 i 14 pokazano dla przyktadu r6znice w obserwacji galaktyki M33,
przy czym rys. 13 obrazuje wynik obserwacji z uzyciem masera, a rys. 14 bez.

W AS M\ ry/i A M i % k A N

Rys. 14. Obserwacja galaktyki M33 bez uzycia masera;= 200 kHz, r = 10 sek

4. WSPOLCZYNNIK SZUMOW

Rozwazmy jakikolwiek czwdrnik wzmacniajgcy, ktérego wzmocnienie mocy
wynosi G (rys. 15). Podtgczmy koncowki obwodu wejsciowego do oporu czynne-
go znajdujgcego sie w temperaturze Tx Moc szumOw na wej$ciu wzmacniacza
wynosi wiec

Pn~hT, *
Jezeli opdr RI lub jakikolwiek inny nadajnik szumoéw (np. przestrzen
kosmiczng) mozna traktowac jako ciato doskonale czarne, to rozktad szumoéw

dany jest znanym wzorem Planeka (3).

*Indeks "n" oznacza szam —od angielskiego stowa noise.
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r2

Rys,, 15« Czwo6mik wzmacniajgcy

Jezeli rozktad szuméw jest inny, to dla kazdej czestotliwosci okresla
sie jego efektywng temperature szumoéw Te:

Pni () = h Te (i/).
Gdyby$my zbudowali wzmacniacz bezszumowy, to moc szuméw na jego
wyjsciu Pn7 = GPnl = GkTel. W rzeczywistosci jednak kazdy wzmacniacz
wnosi wktad szuméw wiasnych Pnw = GkTw. Tak wiec

Pn2=GPn, +Pnw. (6)

Wspétczynnik szuméw F definiuje sie réwnaniem:

Pn2 Pnw Tw
F=—1 =1f - ——— 1+— @)
GPnl GPnl Ts

Zwykle w celu okres$lenia dobroci wzmacniacza zamiast wspoétczynnika F
podaje sie jego efektywnag temperature pracy Tw. W tym celu trzeba jednak
ustali¢ temperature Ts. Zgodnie ze standartami IRE umoéwiono sie, ze
Ts = 300° K.

Dla zwyklych wzmacniaczy mikrofalowych pracujagcych w temperaturze
pokojowej Tw = 900 — 2100°k, co odpowiada F = 4 8 [3]. Dobry maser pra-
cujagcy w temperaturze ciekiego helu (Tu.~30K) ma wspoétczynnik szuméw
F< 1,001.

Uwidacznia to kolosalng zalete maserow jako wzmacniaczy bardzo sta-
bych sygnatow.
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OF THE INTERSTELLAR GAS IN THE CENTRAL REGIONS
OF THE GALAXY

Part Il

Summary in previous inue.

1. OGOLNE WARUNKI EKSPANSJI
W niniejszym rozdziale oméwione beda pewne ogé6lne konsekwencje wynika-
jace z faktow obserwacyjnych oraz dotychczasowe préby teoretycznej interpre-
tacji.
111.1. BILANS MASY

Jak juz wspomnieliSmy w poprzednim rozdziale, o ile gwattowna ekspansja
gazu miedzygwiazdowego z centralnych czes$ci naszej Galaktyki nie ma by¢
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zjawiskiem efemerycznym, to zapas neutralnego wodoru w tych obszarach musi
by¢ nieustannie odnawiany w tempie rzedu 1 masyO/rok. Nasuwajg sie tu dwie
zasadnicze mozliwosci:

A. Jak wiadomo istnieje szereg wazkich przestanek sugerujgcych intensyw-
ng utrate materii przez gwiazdy w prawym gérnym rogu wykresu H — R, na sku-
tek niestabilnosci powierzchniowej. Jakkolwiek nasze informacje o tym zja-
wisku sa bardzo fragmentaryczne, mozna sie oprze¢ na obserwacyjnych ocenach
utraty masy przez olbrzymy typu M (Deutsch, 1956). Znajac ogdlng mase
gwiazd zawartych w kole o promieniu 3 kps i przyjmujac, ze sa one populacji
typu M67, otrzymuje sie tgczny strumien masy wyptywajagcej z gwiazd rzedu
10'2 masyO/rok. O ile wiec nasze wyobrazenia o tempie utraty masy przez
gwiazdy nie ulegng radykalnej rewizji, to strumiehA ekspandujgcej masy nie
moze by¢ podtrzymywany przez wypltyw z gwiazd.

B. Alternatywnym rozwigzaniem jest przyjecie, ze gaz miedzygwiazdowy
w czesciach centralnych uzupetniany jest przez doptyw z zewnagtrz. Poniewaz
w ptaszczyznie Galaktyki nigdzie nie obserwuje sie ruchow ku jadru a tylko
zawsze od jadra, przyja¢ nalezy, ze doptyw 6w odbywa sie poza ptaszczyzng
Galaktyki, a zatem, ze gaz wptywa z gazowej Korony Galaktyki (Halo). Jezeli
przyja¢ na gestos¢ Korony 10*6 g/cml (Pickelner, Szkitowski, 1959),
otrzymuje sie doptyw rzedu 1 masyQ/rok do obszaru r - 1 — 3 kps przy pred-
kosci wptywu rzedu 100 km/sek, a zatem poréwnywalnej z predkoscig swobod-
nego spadku elementow koronalnych na ptaszczyzne Galaktyki. Z tego tez
wzgledu hipoteza powyzsza zdaje sie rokowaé duze nadzieje.

Nie bedziemy tu dyskutowa¢ sugestii wysunietej przez Ambarcumiana,
jakoby materia w stanie przedgwiezdnym zmagazynowana w jadrze Galaktyki
uzupetniata wyptywajacy wodér — ze wzgledu na brak jakichkolwiek danych
obserwacyjnych odnoszacych sie do hipotetycznej materii przedgwiezdnej.

111.2. BILANS MOMENTU PEDU

Jezeli w czasie ekspansji jakiego$ uktadu materialnego nie dziata nan
zaden moment sity, to catkowity moment pedu tego uktadu musi by¢ zachowany.
W przypadku naszej Galaktyki okazuje sie, ze moment pedu jednostki masy
gazu miedzygwiazdowego (cyrkulacja predkosci r>Y) jest szybko rosnacag funk-
cja odlegtosci od jadra Galaktyki. Przebieg ten okazuje tabela 3, ktérej dane
uzyskane zostaty z kombinowania vv (r) dla czesci centralnych wedtug Rou-
goora i Oorta (1960) z rozktadem potencjatu grawitacyjnego dla r > 3 kps
wedlug Schmidta (1956) i z rozkltadem wodoru neutralnego dla r > 3 kps
wedlug Westerhouta (1957).

Z danych tabeli wynika, ze jakikolwiek bytby przebieg funkcji () w prze-
dziale r “ 1 — 3 kps, wodor ekspandujacy musi okoto dwu i pétkrotnie zwiek-
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szy¢ swdj moment pedu przy przemieszczeniu sie od r “ 1 kps do r - 3 kps.
Oznacza, to, ze ekspandujacy gaz musi dziata¢ na moment sity, lub — innymi
stowy —musi istnie¢ staty doptyw momentu pedu. Podobna konkluzja stosuje
sie rowniez do powolnej ekspansji gazu dla r > 3 kps. Doptyw momentu pedu
w tym przypadku moze by¢ jednak znacznie wolniejszy ze wzgledu na stosun-
kowo powolng zmiane momentu pedu z r i niewielka predkos$¢ ekspansji.

Tabela 3
Odlegto$¢ od $rodka Moment pedu jednostki
Galaktyki w kps masy w cmt/ sek
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

Wazagc moment pedu jednostki masy gazu miedzygwiazdowego rozktadem
neutralnego wodoru w Galaktyce i catkujgc po calej objetosci systemu galak-
tycznego, otrzymuje sie catkowity moment pedu zawarty w materii miedzygwiaz-
dowej: 1.7 « 107 g cmJ/sek. Analogiczne zsumowanie dla sktadowej gwiezdnej
naszego systemu galaktycznego dokonane zostato przez Pickelnera (1959).
Wyniki dla réznych populacji przedstawiaja sie jak nastepuje:

| Populacja ptaska 3.5 « 107 g cmJ/sek
Il Karty w dysku 12.1
Il Stare gwiazdy w dysku (gwiazdy szybkie) 6.7
IV Podkarty i biate karty 16.8
V Gromady kuliste 0.2

Poniewaz Galaktyke w bardzo dobrym przyblizeniu mozna traktowaé jako
uktad zamkniety, zatem nabywaniu przez ekspandujacy gaz w obszarze r *
“ 1 —3 kps momentu pedu w tempie

(1.85 - 0.76)- 10” g cmJ/sek 1 masaO/rok - 2.2* 10 g cmJsek/rok
musi towarzyszy¢ odpowiednia utrata momentu pedu przez pozostate skiadowe

Galaktyki. Gdyby ekspandujacy gaz pobierat moment pedu od cato$ci gazu
miedzygwiazdowego w Galaktyce, to zapas momentu pedu materii miedzygwiaz-
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dowej ulegtby wyczerpaniu w ciggu 7 ¢« 109 lat (w tym sensie, ze trwale podtrzy-
mywanie ekspansji w obszarach centralnych wymagatoby pobrania od czes$ci
zewnetrznych catego ich zapasu momentu pedu). Sytuacji takiej mozna by
unikng¢, gdyby ekspansja i doptyw z Korony tworzyty cykl zamkniety: materia
wptywajac z Korony do centralnych czedci Galaktyki wnosi wraz z masa mo-
ment pedu w ilosci (Srednio) 2 «10” cm2/sek/gram, umozliwiajagcy ekspansje
dol “ 3 kps. Po przeptynieciu do r > 3 kps gaz w jaki$ sposob przedostaje sie
do Korony unoszac stale ze sobg moment pedu réwny $rednio 2+10) cmVsek/
/gram. Z kolei na skutek jakiego$ mechanizmu dziatajagcego w Koronie zbliza
sie ku osi z-6w (osi obrotu Galaktyki) i sptywa do obszaru I - 1 —3 kps powta-
rzajac cykl od nowa.

Innym mozliwym rozwigzaniem jest przyjecie, ze ekspandujacy gaz pobiera
moment pedu bezposrednio z gtdwnego zbiornika momentu pedu w Galaktyce,
jaki stanowia karty, podkarty i biate karty w dysku. Jakkolwiek jest mato
prawdopodobne, by tego rodzaju wymiana momentu pedu zachodzita bezposred-
nio miedzy gwiazdami a ekspandujagcym gazem w czesSciach centralnych (dla
powodow, o ktérych bedzie mowa w § 1V.4.), stanowi ona konieczno$¢ w aspek-
cie ogolnej, wielkoskalowej, powolnej ekspansji catego systemu materii mie-
dzygwiazdowej w Galaktyce (por. tab. 3).

Istnieje wreszcie mozliwo$é, ze ekspandujacy gaz nabywa moment pedu od
niezwykle szybko rotujacej materii przedgwiazdowej ukrytej w jadrze. Ze wzgle-
du na skrajnie spekulatywny charakter, ewentualnos$ci tej nie bedziemy dysku-
towac.

111.3. DOTYCHCZASOWE PROBY INTERPRETACIJI TEORETYCZNEJ

Jakikolwiek model ruchéw ekspansyjnych gazéw zdawaé musi sprawe z bi-
lansu masy, momentu pedu oraz uwzglednia¢ powinien wplyw potencjatu grawi-
tacyjnego Galaktyki (gradientu potencjatu w ptaszczyznie Galaktyki). Nie we
wszystkich prébach interpretacji teoretycznej, jakie ukazaly sie do chwili
obecnej, problemy te znalazty wtasciwe odbicie. Ponadto wiekszo$¢é dotych-
czasowych prac ma charakter tylko luznych sygestii bez numerycznej oceny
funkcjonowania proponowanych modeli.

Wopracy Su-Shu Huanga i Pismisa (1960) zaktada sie, ze ekspandu-
jacy gaz wystrzeliwany jest w postaci indywidualnych obtokéw gazowych
przez blizej nie okre$lony mechanizm. Obtoki nie oddziatywujg na siebie i po-
ruszajg sie tylko pod wptywem potencjatu Galaktyki traktowanego jako poten-
cjat od punktu; poruszajg sie zatem po orbitach keplerowskich ze statym mo-
mentem pedu, co powoduje po pierwsze jawnie niezgodny z obserwowanym
przebieg funkcji (r), a po drugie znaczy niedob6r momentu pedu w chwili
osiggniecia obszaru ' - 3 kps. Nie moga sie one zatem utrzyma¢ na kotowej
orbicie o promieniu 3 kps i muszg z powrotem opada¢ na jadro.
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Trudno$ci te stara sie pokona¢ Pism is (1961) zaktadajac, ze moment
pedu oraz masa dostarczane sg przez wypltyw materii z szybkich olbrzyméw
typu M przecinajacych cze$¢ centralng po bardzo wydtuzonych elipsach. Ruch
gazu miatby by¢ przy tym sterowany rowniez przez dipolowe pole magnetyczne
jadra o osi dipola lezgcej w ptaszczyznie Galaktyki a zatem obracajgcej sie
z predkoscig katowg obrotu jadra. Niestety, rdwnanie ruchu, ktére lezy u pod-
staw rozwazan autora zawiera catkowicie btedng posta¢ sity pochodzacej od
pola magnetycznego, w zwigzku z czym wnioski autora sg catkowicie fatszywe.
Niezaleznie od tego tempo wplywu momentu pedu jest niewystarczajgce.

Transfer momentu pedu przy pomocy pola magnetycznego dyskutowany byt
rowniez w pracy Hoyle’a i lrelanda (1960b). Czesci centralne miatyby
nabywa¢ moment pedu od materii miedzy gwiazdowej znajdujgcej sie w wiekszej
odlegtosci od jadra przy pomocy wielkoskalowego pola magnetycznego. Jakos-
ciowa dyskusja autoréw wykazuje jednak, ze obszar ekspansji musi sie ograni-
cza¢ do waskiego pasa w okolicy r - 2.5 —3.0 kps, predkos$ci ekspansji moga
byé¢ rzedu tylko 50 km/sek, a co najwazniejsze do obszaru ekspansji musi
przylega¢ obszar kontrakcji (ruchéw ku jadru) gazu miedzygwiazdowego. Jak
wiadomo jednak, obserwacje nie wykazujg zadnych $ladéw ruchu ku $rodkowi
Galaktyki. Ponadto, aby mechanizm autoréw pracowat funkcja v (r) musi

dtf  vif
w obszarze ekspansji spetnia¢ warunek. ~ r (obrot lokalnie sztywny),
co znow stoi w sprzecznos$ci z obserwacjami. Problem wpltywu materii z Korony
omawiany byt w pracy Parijskiego (1961). Z warunku, by gesto$¢ materii
wplywajacej z Korony nie przekraczata wartosci dopuszczalnej z punktu wi-
dzenia obserwowanej emisji radiowej wewnetrznych cze$ci Korony autor wy-
cigga wniosek, ze obszar, w ktdrym nastepuje wplyw musi mie¢ promien nie
mniejszy od 1 kps a woddér musi wptywa¢ w postaci gazu zjonizowanego. Roz-
wazania autora majg charakter bardzo przyblizony. Zmieniajac nieznacznie
dane wyjsciowe przez niego przyjete, mozna bez trudu uzyska¢ rezultat, ze
wodor moze wptywaé¢ w stanie neutralnym byle by obszar wpltywu miat promien
nie mniejszy od 2 kps. Problem wiec w dalszym ciggu pozostaje otwarty.

Wreszcie ukazaly sie dwie prace poswiecone mechanizmowi hamowania
szybkiej ekspansji wodoru w obszarze r 7 3 — 4 kps. Jedna z nich(Grze-
dzielski, 1959) wigze hamowanie neutralnego wodoru z silnym oddziatywa-
niem strumienia ekspandujacej materii z systemem obtokéw H Il w obszarze
r “ 3 —4 kps; druga (Hruska, 1962) —z rozwijajagca sie niestabilnoscig gra-
witacyjng warstwy wodorowej. Obie prace o tyle mato sie wigzg z rozwazanym
problemem ekspansji, ze traktujg ruch gazu jako fakt dany a priori.
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IV. MECHANIZM EKSPANSJI GAZU Z CENTRALNYCH CZESCI GALAKTYKI
IV.1. OGOLNE ZALOZENIA

Mechanizm ekspansji gazu z centralnych czes$ci Galaktyki wtedy tylko
mozna uzna¢ za sensowny, je$li speinia¢ bedzie kilka podstawowych warun-
kow:

po pierwsze — musi tlumaczy¢ dlaczego gaz w centralnych cze$ciach Ga-
laktyki nabywa predkos$ci radialne (w sensie skierowane od jadra) rzedu 50 —
150 km/sek;

po drugie — musi zdawaé sprawe z bilansu masy i momentu pedu oraz bi-
lansu energii;

po trzecie — powinien mozliwie dobrze odtwarzaé takie charakterystyczne
cechy zachowania sie gazu w czesciach centralnych, jak duze gradienty pred-
kosci radialnej i nierownomierny rozktad gestos$ci (tendencja do tworzenia ra-
mion spiralnych wzglednie pierscieni).

Oczywiscie podane wyzej warunki nie muszg jednoznacznie okre$la¢ me-
chanizmu ekspansji. Dlatego tez dyskutowane w dalszym ciggu modele ruchu
gazu nalezy traktowa¢ jako pewne realizacje mozliwych rozwigzan.

Dla dalszego udci$lenia poczynimy dodatkowe zatozenia precyzujace blizej
charakter oddziatywan miedzy poszczeg6lnymi elementami ekspandujacej ma-
terii oraz okre$lajace geometrie problemu.

Bedziemy uwaza¢ materie miedzygwiazdowag w cze$ciach centralnych za
uktad gazodynamiczny poddany dziataniu sit grawitacyjnych, pochodzgcych od
sktadowej gwiezdnej. Zaniedbujemy zatem bardzo drobny przyczynek do ogol-
nego potencjatu grawitacyjnego pochodzacy od samej sktadowej gazowej. Przyj-
miemy dalej —jak to sie powszechnie przyjmuje dla materii miedzygwiazdowej
— ze gaz przenikniety jest wielkoskalowym polem magnetycznym o natezeniu
rzedu 10’6 — 10 5 gauss6w; pole jest ,wmrozone” w gaz. Zalozenie to jest
catkowicie uzasadnione. Jezeli bowiem przyja¢, Zze sktad chemiczny materii
miedzygwiazdowej jest mniej wiecej jednakowy w catej Galaktyce —a to z ko-
lei wydaje sie naturalne wobec faktu wielkoskalowych proceséw mieszania
materii miedzygwiazdowej w Galaktyce — to neutralnym atomom wodoru stano-
wigcym 80—90% masy gazu towarzyszy¢ beda tatwo jonizowalne atomy takich
pierwiastkow jak C, Fe, Si dostarczajgce okoto 2 m10'4 czgstek zjonizowanych
na kazdy atom neutralnego wodoru (Seaton, 1955). W temperaturze rzedu
100 °K i przy gestosci neutralnego wodoru rzedu 0.4 at./cms $rednia droga
swobodna jonu ws$rdéd atoméw wodoru bedzie rzedu 1/3 ps, co jest znikomym
utamkiem rozmiaréw rozwazanego systemu. Przeto o jakimkolwiek znaczniej-
szym rozsunieciu sktadowej zjonizowanej materii miedzygwiazdowej (podtrzy-
mujacej swymi pradami pole magnetyczne) i sktadowej neutralnej (wodoru) —
mowy by¢ nie moze.
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Bedziemy wreszcie uwaza¢ przeplyw gazu za izotermiczny. Zalozenie
to jest réwniez powszechnie przyjmowane w odniesieniu do wielkoskalowych
ruchéw neutralnego wodoru i znajduje swoje uzasadnienie w szybkim tempie
radiacyjnego chtodzenia materii miedzygwiazdowej.

Odnosnie geometrii przeptywu zatozymy przede wszystkim symetrie osiowg
w stosunku do osi obrotu Galaktyki. Symetria ta przekre$la oczywiscie mozno$¢
opisu ramion spiralnych o ile zwoje spirali nie sg bardzo ciasne (podobne
do kot). Wydaje sie jednak, ze witasnie jesli chodzi o ramiona spiralne utkane
z materii miedzygwiazdowej — zwoje sg tak ciasno nawiniete, ze w praktyce
nie roznig sie od okregow. Efekt ten byt widoczny juz w pierwszej analizie
przebiegu ramion spiralnych na podstawie rozmieszczenia wodoru (Van de
Hulst, Muller, Oort, 1954) a ostatnia rewizja catego materiatu obserwa-
cyjnego dokonana przez Kerra (1962) prowadzi do tak S$cistej kotowosci
ramion, ze nawet nie spos6b wyrézni¢ czy spirala jest nawijajaca czy roz-
wijajagca. Do tego samego wniosku — ale rowniez w odniesieniu do obiektéw
optycznych —sktania sie tez Bok (1959).

Nastepnym zalozeniem natury geometrycznej — to niezaleznos$é przeptywu
wspotrzednej z. Uzasadnione to jest niezwykle ,, ptaskim” rozmieszczeniem
wodoru w ptaszczyznie réwnikowej Galaktyki.

Kolejnym istotnym zalozeniem jest zalozenie niestacjonarnosci ruchu.
Jakkolwiek od dawna zdawano sobie sprawe, ze rdzniczkowa rotacja Galaktyki
musi modyfikowa¢ strukture spiralng, jednakze dopiero ostatnio zajeto sie
blizej zmianami struktury spiralnej wywotanymi przez rotacje rdzniczkows.
W szczegélnosci Prendergast i Burbridge (1960) zwrécili uwage —
w oparciu o zupeinie elementarne rozumowanie — Ze nastepujace trzy, zdawa-
toby sie zupeilnie rozsadne przypuszczenia, stojg w sprzecznosci z obserwo-
wanym charakterem rotacji ré6zniczkowej:

a) ramiona spiralne utworzone sg stale z tych samych elementéw materii,

b) rotacja materii odbywa sie po orbitach kotowych,

c) predkosci kotowe sg niezalezne od czasu.

Wyjécie z tej trudnoSci probowali znalezé Hoyle i Ireland (1960a)
przyjmujac, ze na rotacje naktada sie wielkoskalowa ekspansja catego systemu
materii miedzygwiazdowej w Galaktyce, wynoszaca na zewngtrz nadwyzke
zwojow  spiralnych wytwarzang przez rotacje rézniczkowa. Przyjecie tej
koncepcji —ktéra znajduje ostatnio potwierdzenie obserwacyjne (Kerr, 1962)
— jest rownowazne z przyjeciem niestacjonarno$ci rozktadu gestosci materii
miedzygwiazdowej, gdyz maksima gesto$ci (ramiona spiralne) przesuwac sie
majg od Srodka ku peryferiom Galaktyki. Owa niestacjonarno$¢ rozktadu gesto-
§ci jest szczeg6lnie silnie wyrazona w centralnych czes$ciach Galaktyki
(,,3-kpc expanding arm”). Drugim argumentem za- niestacjonarno$cig jest sam
fakt wystepowania duzych gradientow predkos$ci radialnych, co —jak wiadomo
— faworyzuje pojawienie sie przeptywéw niestacjonarnych. Dalej, jezeli
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istotnie gaz wyptywajacy ma by¢ uzupetniany przez wptyw z Korony, to ponie-
waz stacjonarny przeptyw w Koronie od jej czesci bardziej zewnetrznych ku
osi z-6w wydaje sie raczej niemozliwy, réwniez i opadanie elementéw koro-
nalnych bedzie miato charakter niestacjonarny, co narzuci z kolei niestacjo-
narnos$¢ przeptywu w ptaszczyznie Galaktyki. Ostatnim wreszcie argumentem
za niestacjonarnos$cia jest to, ze w blizniaczej pod wieloma wzgledami gala-
ktyce M 31 obszar ruchéw ekspansyjnych ma sSrednice kilkakrotnie mniejsza;
nasuwa sie wiec mysl, ze w przypadku M 31 obserwujemy po prostu inng faze
ruchéw ekspansyjnych, gdy nie objety one jeszcze obszaru tak rozlegtego
jak w naszej Galaktyce.

IV.2. MECHANIZM ,,SPReZYNY” MAGNETYCZNE]J]

Jakikolwiek bytby przebieg poczatkowy pola magnetycznego w Galaktyce,
to o ile skala radialna pola Br jc O, rotacja rézniczkowa doprowadzi do na-
winiecia sie linii sit wokdt centrum Galaktyki powodujgc wzrost skiladowej
transwersalnej B. Nawiniecie to odbywa sie, oczywiscie, na koszt energii ruchu
rotacji rozniczkowej. 0 ile wiec rotacja rézniczkowa nie ma by¢é zahamowana
w okresie czasu krotkim w poréwnaniu z wiekiem Galaktyki, do obszaru cen-
tralnego przytozony musi by¢ pewien moment sity, lub — innymi stowy — do-
ptywaé musi moment pedu.

Nawijaniu sie linii sit wokét centrum Galaktyki towarzyszy wzrost cisnie-
nia magnetycznego. W naszej Galaktyce przebieg rotacji rézniczkowej jest
taki, ze cisnienie magnetyczne dziata¢ bedzie na zewnatrz, wypychajac gaz
z czesci centralnych.

Jezeli przyjmiemy, ze Srednia predko$¢ ekspansji w obszarze r = 1 — 3 kps
wynosi okoto 100 km/sek, to czas przebiegu elementu gazu przez ten obszar
jest rzedu 2 kps/100 km/sek = 2 <107 lat. Mozna wiec przypuszczac, ze typowa
skala czasowa niestacjonarnego procesu ekspansji bedzie wilasnie tego
rzedu. Jezeli zalozymy dalej, ze radialna sktadowa pola magnetycznego w od-
legtosci 3 kps od srodka ma natezenie 3+ 10"6 gausséw — co stanowi zaledwie
1/3 wartosci sugerowanej dla skiadowej radialnej przez obserwacje rozszcze-
pienia Zeemanowskiego —oraz je$li skorzystamy z przebiegu vy (r) wy-
znaczonego przez Rougoora i Oorta (rys. 2), to przyspieszenie magnetycz-
ne wywotane nawijaniem sie linii sit przez okres 2+ 107 lat przyjmie wartosci
podane w tabeli 4.

Przypusémy, ze rozpedzanie gazu nastepuje tylko na pierwszych pieciuset
parsekach, miedzy r = 1.0 kps ar = 1.5 kps. Zaktadajgc, ze Srednia predkosc
gazu w czasie rozpedzania wynosi réwniez okoto 100 km/sek, czyli, ze gaz
w obszarze rozpedzania przebywa 5 ¢ 106 lat oraz przyjmujac, ze S$rednia war-
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Tabela 4
Odlegto$¢ od jadra Przyspieszenie magnetyczne dla gazu
Galaktyki w kps 0 gestosci 0.4 et.H/cm1
1.0 2.5 « 10'7cm/seka
2.0 6.2 < 10'9
3.0 0.8 « 10-s

to§¢ przyspieszenia magnetycznego wynosi w tym obszarze 10'7 cm/sekJ otrzy-
mujemy predkos$¢ ekspansji dla r = 1,5 kps rzedu 150 km/sek.

Jak widaé, pole magnetyczne nawijane przez rotacje rézniczkowg na po-
dobienstwo sprezyny nakrecanej w zegarku, potrafi w krétkim stosunkowo cza-
sie wytworzy¢ tak duzy gradient ci$nienia, ze bez wiekszego trudu gaz moze
naby¢ predkosci ekspansji rzedu 100 km/sek i wiecej. Oczywiscie przebieg
ci$nienia magnetycznego, a zatem osiggane predkosci ekspansji zaleze¢ bedg
od strumienia momentu pedu podtrzymujgcego proces nawijania. Decydujaca
przeto role w problemie ekspansji gra¢ bedzie ilo$¢ masy i ilo$C transwersalnej
sktadowej pedu wnoszone w warstwe ekspandujgcg badz na skutek utraty masy
przez gwiazdy, badZ przez wptyw z Korony.

1V.3. UKLAD ROWNAN PODSTAWOWYCH

Dla numerycznej oceny charakteru przeptywu gazu w centralnych czesciach
Galaktyki, traktowa¢ mozna woddr neutralny jako o$rodek ciaglty o gestosci p
zalegajacy ptaszczyzne rownikowag naszej Galaktyki warstwa o grubosci £.
Jezeli traktowa¢ gaz miedzygwiazdowy jako o$rodek S$cisliwy poddany dziata-
niu sit grawitacji, cidnienia i sit magnetycznych, na ktéry dziatajg pewne sity
zewnetrzne pochodzace od gwiazd lub od Korony galaktycznej (strumief masy
+ strumied momentu pedu), to ruch tego gazu opisany bedzie przez nastepujacy,
og6lny uktad réwnan:

Rownanie ruchu mozna napisa¢ w postaci

+ -i.n, 0,.
gdzie I1{" jest tensorem ci$nien postaci

=PSik¥PVin¥IT_r 81k ~ ~AINKNT
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Ki jest przyspieszeniem grawitacyjnym, Vi —strumieniem pedu wnoszonym z ze-
wnatrz do jednostki objetosci uktadu; p oznacza cis$nienie skalarne a 8" jest
symbolem Kroneckera.

Jezeli ilo$¢ masy wnoszong na jednostke objeto$ci i czasu na skutek utraty

materii przez gwiazdy lub na skutek wptywu z Korony oznaczymy—~*, to réwna-
nie ciggtosci bedzie

2 e,

Funkcje Ummozemy przedstawi¢ w postaci

gdzie w- oznacza predko$é materii wnoszonej w momencie whniesienia.
Efekty magnetyczne opisywane bedg przez réwnanie ,wmrozenia” pola
w osrodek

art _k
—-=rot (v*IT)
dt

i przez warunek na diwergencje pola: div TT*=0.
Wiasnosci termodynamiczne gazu opisane sg przez réwnanie stanu postaci

p =alp,

gdzie a jest predkos$cig dzwieku.

Przyjmujgc zatozenia dyskutowane w § IV.1 powyzszy ukilad réwnan spro-
wadza sie do ukladu pieciu réwnan rézniczkowych, pierwszego rzedu, quasili-
niowych o pochodnych czastkowych na piec funkcyj vr, v, Br, B i p trakto-
wanych jako funkcje odlegtosci od srodka Galaktyki r i czasu t.

Rozwigzanie tego uktadu znalez¢ mozna, je$li poda sie warunki brzegowe
(lub w szczegdlnym przypadku poczatkowe) oraz sposob, w jaki masa i moment
pedu doptywajg do obszaru ekspansji (opisane to jest odpowiednio przez funk-
cje £i Wy).

Rownania byty catkowane numerycznie przy pomocy cyfrowej maszyny
Urat-2 w Centrum Obliczeniowym PAN. Zaprogramowanie rachunkéw na maszy-
ne i wykonanie obliczen wykonane zostatlo przez mgr B. Paczynskiego.
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Poniewaz brak danych obserwacyjnych nie pozwala na sformutowanie pet-
nych warunkéw brzegowych, réwnania catkowane byly przy zadaniu pewnych
warunkéw poczatkowych: zaktadano mianowicie, ze poczatkowe pole predkosci
sprowadza sie do pola rotacji rézniczkowej wg danych Rougoora i Oorta,
i ze poczatkowe pole magnetyczne ma strukture radialng. Okazalo sie zreszta,
ze warunki poczatkowe stabo wptywajg na charakter rozwigzan.

Catkowanie réwnan odbywato sie przy réznych hipotezach co do natezenia
pola poczatkowego (Bu) oraz sposobu wpltywu masy (0) i momentu pedu (wy) do
czesci centralnych; otrzymane rozwigzania poréwnywane byly z obserwowanym
rozktadem pola predkosci i gestosci gazu. W ten sposéb mozna byto wnioskowac
o realnosci, wzglednie nierealnosci, badanych hipotez; bedzie to przedmiotem
dyskusji w nastepnych paragrafach (omawiane beda tylko najbardziej interesu-
jace z przebadanych wariantéw).

IV.4. STACJONARNA ROTACJA ROZNICZKOWA

W niniejszym paragrafie dyskutowaé bedziemy przypadek niezaleznej od
czasu krzywej rotacji rézniczkowej: (r,t) = vev (n).

Aby krzywa rotacji rézniczkowej byta niezmienna w czasie, do kazdego
punktu r (elementarnego pierscienia) i w kazdym momencie czasu t musi wply-
waé ilos§¢ momentu pedu doktadnie pokrywajgca ,,zapotrzebowanie”, wynikaja-
ca z chwilowych wartosci predkosci ekspansji, pola magnetycznego i gestosci.
Poniewaz nie wida¢ powodu, dla ktérego wptyw z Korony miatby sie dokladnie
stosowaé¢ do ,,zapotrzebowania”, a przypadkowy zbieg okolicznosci jest skraj-
nie mato prawdopodobny, sytuacja vv = v°y mogtaby by¢ jedynie zrealizowana
w tym przypadku, gdyby wymiana pedu miedzy gwiazdami —niosgcymi gros mo-
mentu pedu — a gazem, byta tak silna, ze w kazdej chwili gaz dostosowatby
swojg predkos¢ rotacji do predkosci rotacji gwiazd.

Poniewaz przekréj geometryczny gwiazd na wymiane pedu z gazem jest
znikomy a asymetria strumienia pedu promieniowania gwiazd, wywotana wzgled-
ng predkoscig gazu i gwiazd — jest zupeilnie zaniedbywalna, nasuwaja sie
tylko dwie nastepujgce mozliwosci:

A. Zwiekszenie efektywnego przekroju gwiazd, na wymiane pedu z gazem,
za posrednictwem pola magnetycznego gwiazd;

B. ,,Tarcie dynamiczne” obtokéw materii miedzygwiazdowej i gwiazd
wzglednie wiekszych komplekséw gwiezdnych.

Dla zorientowania sie w sytuacji ocenimy rzedy wielkosci oczekiwanych
efektéw.

Oznaczmy przez h moment pedu jednostki masy ekspandujacego gazu. Jezeli
gaz ekspanduje z predkos$cia vr, to zjniana czasowa momentu pedu zapisze sie

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

Zaktadajac, ze $rednia predkos$¢ ekspansji w obszarze r = 1 — 3 kps wy-
nosi 100 km/sek i przyjmujagc na v i dv v/dr Srednie wartosci dla wymienio-
nego obszaru wg Rougoora i Oorta, otrzymamy, ze tempo przyrostu momentu
pedu ma wynosi¢ dla ekspandujgcej na zewnatrz jednostki masy

dh/dt - 1.5 * 1014 cmt/sek]J.

Innymi stowy, tej wielkosci ma by¢ moment sity przytozony do ekspandu-
jacego elementu.

Zaktadajgc, ze moment ten wynika z sity oddziatywania gwiazd z gazem
dziatajgcej na ramie diugosci 2 kps, otrzymuje sie, ze owa sita oddziatywania
liczona na jednostke masy (s) wyniesie

s = 310" cm/seklJ.

Jezeli wiec ktory$ z mechanizméw A £/ albo B ma by¢ realny, to musi
on dawac site oddziatywaniu powyzszego-rzedu.

Gros gwiazd w centralnych czesSciach Galaktyki nalezy zapewne do popu-
lacji typu M 67, wzglednie NGC 188. Dla gwiazd tych nie mamy Zzadnych
informacji o polu magnetycznym. Mozna jednak przyja¢, ze obszar zjonizowa-
nego gazu otaczajacy taka gwiazde przenikniety jest na tyle silnym polem
magnetycznym pochodzenia gwiazdowego, ze jest on na trwate zwigzany z tg
gwiazda. Wprzypadku Storica obszar taki siegatby mniej wiecej do orbity Ziemi
i istotnie wydaje sie, ze gaz miedzyplanetarny w odlegtosci 1 j.a. od Stonca
bierze udziat wjego ruchu w stosunku do centroidu gwiazd najblizszego otocze-
nia. Problem wiec sprowadza sie do policzenia, o ile zwieksza sie efektywny
przekrdj gwiazd na wymiane pedu z materig miedzygwiazdowa, jesli promien
geometryczny zastgpimy promieniem odpowiedniej sfery StrSmgrena.

Whyniki odpowiednich rachunkéw podane sa w tabeli 5.

Tabela 5
Wskaznik barwy Promien sfery
R -V Stromgrena w cm
+1.3 1.7 « 10
Gajaz 1.2 2.7+ 10"
olbrzyméw 1.0 1.1+ 10"
0.7 3.4« 10"
0.5 8.6 « 10
Ciag 0.9 2.6 « 107
gtéwny 1.4 7.7% 107

1.7 1.0* 10”
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Wazac otrzymane przekroje sfer Stromgrena przez funkcje Swiecenia dla
M 67 i sumujac po wszystkich jasnosciach absolutnych, otrzymuje sie $rednig
przekréj rzedu 3+ 10cmJd na jedng gwiazde.

Opodr jaki stawiajg sfery Stromgrena przeptywowi gazu bedzie rzedu i,2/Iw,
gdzie Iw jest S$rednig droga swobodng atoméw gazu na spotkanie ze sferg
Stromgrena

3 ml0s,

n oznacza gestos¢ gwiazd na 1cm!( =6*10’S5).

Przyjmujac, ze opoOznienie predkosci rotacji gazu w stosunku do gwiazd
jest niewielkie (= 30 km/sek), otrzymuje sie w rezultacie, ze sita oddziatywania
gwiazd z materig miedzygwiazdowa wynosi na jednostke masy 2°‘ 10’1 cm/sek)
a zatem o przeszto cztery rzedy wielko$ci mniej niz potrzeba. Wynik ten wy-
klucza realno$¢ mozliwosci A.

Rozwazmy obecnie przypadek B. Jezeli czastka-test ,rozprasza” sie na
czastkach tta o dyspersji predkosci j'1, to $rednie opdznienie dane bedzie
przez wyrazenie

(stata gra-
witacji)

wynikajace po niewielkich przeksztatceniach z formy podanej za Chandra
sekharem przez Lindblada (1959). M oznacza mase czastek tla, m —
mase czastki-testu, Pef jest odpowiednikiem dtugosci Debye’a. pQ jest pa-
rametrem zderzenia dla dewiacji o 90° a n oznacza gestos¢ czastek tia.
keja G jest funkcja stabilizowang przez Spitzera (1956).

Przyjmujac najkorzystniejsze zatozenie, mianowicie: gwiazdy i materia
miedzygwiazdowa wystepujg w postaci obtokéw o masie rzedu 104 mas Stonca,
otrzymuje sie dla wzglednej predkosci obtokéw gazu i gwiazd rzedu 50 km/sek
site oddziatywania rzedu 5+ 10-4) cm/sek2 na kazdy gram materii miedzygwiaz-
dowej. Jest to znéw wartos¢ o cztery rzedy wielkos$ci za mata. Mozliwos¢ B
musimy zatem rowniez wykluczyc.

OtrzymaliSmy wiec rezultat, ze nie ma zadnych przestanek przemawiajacych
za tym, jakoby gwiazdy mogty przekazywaé swoéj moment pedu ekspandujgcemu
gazowi.W centralnych czesciach Galaktyki mozna sie zatem spodziewac peinego
»rozsprzezenia” dynamicznego gwiazd i neutralnego wodoru. Wiasciwie wniosek
ten mozna by bylo wyciggna¢ od razu z obserwowanego faktu szybkiej ekspansji
wodoru: gdyby istniato silne oddziatywanie dynamiczne gwiazd i gazu, to nie
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do pomyslenia bytoby rozpedzenie gazu do predkosci rzedu 150 km/sek bez
réwnoczesnego rozpedzenia gwiazd.

Mimo iz przypadek stacjonarnej rotacji rézniczkowej okazat sie by¢ jawnie
nierealny fizycznie, zostaly przecatkowane dwa warianty odpowiadajgcej tej sy-
tuacji. Zostalo to uczynione w intencji wykrycia strumienia momentu pedu,
jaki musiatby wpltywac¢ z Korony dla statego podtrzymania niezmiennej w czasie
funkcji vv (r).

W obu przecatkowanych wariantach znaczniejsza predkos$¢ ekspansji poja-
wia sie tylko dla r < 1.0 kps. W tym obszarze podtrzymanie rotacji rozniczkowej
wymaga réwnoczesnie olbrzymiego doptywu momentu pedu. Nawet dla tempa
wyptywu rzedu 5 masO/r°k (w obszar o $rednicy 3 kps), w odlegtosci r =
= 2 — 3 kps, predkosci ekspansji siegaja zaledwie kilku kilometréw/sek w mo-
mencie t = 9¢10° lat liczac od rozpoczecia wptywu, a réwnoczes$nie zadane
predkosci transwersalne materii wptywajacej rosng gwattownie z czasem i w roz-
wazanym momencie dla r < 1 kps siegajg tysiecy (!) km/sek. Jest to dowodem,
ze zalozenie “ i, nie daje sie utrzymac¢ nawet przy owym niezwyklym zbiegu
okolicznosci, gdyby wptyw z Korony miat sie doktadnie stosowaé do ,,zapotrze-
bowania” zgtaszanego przez ekspandujacy gaz.

Otrzymalismy wiec konkluzje, ze rotacja r6zniczkowa gazu w centralnych
czesciach Galaktyki musi zaleze¢ od czasu, co réwnoczes$nie potwierdza zato-
zenie niestacjonarnosci przeptywu przyjete u podstaw proponowanego modelu.

IV.5. INTENSYWNY WYPLYW MASY Z GWIAZD

Rozwazania §111.1. prowadzg do wniosku, ze wyplyw masy z gwiazd jest
0 czynnik 102 za maty w poréwnaniu z wptywem zadanym przez warunek bilansu
masy. W tym paragrafie przesledzimy jednak konsekwencje hipotetycznej
sytuacji, ze na skutek nie znanych zupetnie w chwili obecnej proceséw gwiazdy
populacji typu M 67 traca gwaltownie mase: jaki sie wodwczas ustali rezym
ekspansiji?

Srednia predko$¢ mas gazu opuszczajagcych gwiazdy, odniesiona do
predkosci mijajagcych strug ekspandujacego gazu wynosi iT — tT, gdzie tT jest
catkowitg predkoscig ekspandujacego gazu a f jest Srednig predkoscig gwiazd.
Odnosnie tej ostatniej predkosci mamy petne prawo zatozy¢, ze redukuje sie
ona do predkosci kotowej ).

Dla lepszego uprzywilejowania efektow ekspansji zatozymy, ze S$rednia
predkos¢ rotacji gwiazd jest nieco wieksza niz to wynika z danych Rougoora
1 Oorta, tak, ze materia opuszczajgca gwiazdy niesie pewna nadwyzke mo-
mentu pedu w poréwnaniu do momentu pedu zadanego przez Kkrzywa rotacji
rézniczkowej cytowanych autoréw:
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Wy =1.125 ve<f

ZatozyliSmy, ze gwiazdy w czes$ciach centralnych tracag tak gwattownie
materie, ze pokrywaja niedobor 1 masy O/rok wywotany ekspansjg. Przyjeto
pole magnetyczne w odlegtosci 1 kps od jadra Galaktyki o natezeniu poczatko-
wym réwnym 10’6 gaussow.

Wynik catkowania przedstawiony jest na wykresie (rys. 3). Interesujgce
jest pojawienie sie przesuwajgcych sie maksiméw gestosci, rozwijajacych
pod wzgledem wysokos$ci w miare uptywu czasu (np. maksimum dla r = 3 kps
w momencie t = 44 - 10* lat). Nasuwa sie tu skojarzenie z obserwowanymi
w linii wodorowej ekspandujgcymi tworami, np. ,,3-kpc expanding arm”. Nie-
stety, predkosci ekspansji sa w catym przebiegu czasowym co najmniej o rzad
wielkosci za male, nie przekraczajagc z reguty 10 km/sek. Z tego tez wzgledu
wariantu tego nie mozna uzna¢ za realizacje modelu ruchéw ekspansyjnych.
Jako konkluzje przyjmujemy, ze obserwowane ruchy ekspansyjne nie mogag sie
tlumaczy¢ utratg masy i momentu pedu przez gwiazdy.

IV.6. WPLYW Z KORONY

Jezeli wyplyw masy i momentu pedu z gwiazd (81V.5.) oraz przekazywanie
pedu gazowi przez gwiazdy (81V.4.) nie sg w stanie wytlumaczy¢ obserwowanej
ekspansji, pozostaje tylko ewentualno$¢, ze i masa i moment pedu dopltywajg
do czesci centralnych z Korony.

Nie bedziemy sie zajmowaé¢ warunkami fizycznymi panujgcymi w Koronie
1 mogacymi taki wplyw powodowaé. Bedziemy zakiadaé, ze wplyw ten jest dany
a priori i interesowa¢ nas bedzie, jak sie odbijajga na charakterze ekspansji
rézne hipotezy co do postaci wptywu. Okaze sie jednak, ze dyskusja réznych
hipotez moze rzuci¢ swiatto na warunki fizyczne panujagce w Koronie.

Jezeli z Korony ma wyptywa¢ masa i moment pedu, to narzuca sie od razu
naturalne zatozenie, ze strumien masy wnosi wiasnie zgdany strumiefn momentu
pedu. Element gazu w piaszczyznie Galaktyki wtedy tylko bedzie mdégt dotrzeé
w procesie ekspansji do odlegtosci rzedu 3 kps od $rodka, jezeli jego moment
pedu liczony na jednostke masy osiggnie wartos$¢ 2 «10}> cmJ/sek (por. tabela 3,
§ 111.2.). Najprosciej wiec bytoby przyjaé¢, ze S$rednia warto$¢ momentu pedu
opadajagcych na ptaszczyzne Galaktyki elementéw koronalnych  wynosi
210" cml/sek.

Przypuszczenie to naktada od razu pewne warunki na strukture i dynamike
Korony. Jezeli zatozy¢ — co wydaje sie prawdopodobne — ze sita odsSrodkowa
rotacji Korony zréwnowazona jest przez gradient potencjatlu grawitacyjnego
prostopadly do osi z-6w (rotacji), to elementy o momencie pedu réwnym mo-
mentowi pedu na orbicie kotowej o promieniu r = 3 kps w ptaszczyznie Ga-






Br — 10'® gaussa (dla r = 1 kps)
Wptyw masy = 1 masa O/rok

Rys. 3. Przyktadowy przebieg rozwigzan dla przypadku intensywnego wyptywu materii z gwiazd

Kazdy z wykreséw odpowiada innemu momentowi czasu t. Warto§¢ momentu czasu podana jest w lewym gérnym rogu kazdego ry-
sunku. Jednostka czasu jest 106 lat.

Kazdy z rysunkéw reprezentuje przebieg czterech zmiennych wr, vy, p i y w funkcji r dla okreslonego momentu t.

Przebieg vr podany jest linig ciggts.

Przebieg v podany jest linig , kreska-kropka-kreska-kropka” .

Przebieg p podany jest linig kropkowana.

Przebieg y = rB podany jest linig kreskowana.

Predkosci tr i wfwyrazone sg w km/sek; odnosi sie do nich lewa skala kazdego rysunku.

Gestos$¢ p wyrazona jest w jednostkach: 10" g/cm?; odnosi sie do niej prawa skala kazdego rysunku.

Zmienna y - rB  wyrazona jest w jednostkach:TO0'5 gausséw «0.1 kps = 3.085 ¢ 1015 gausséw cm.W tych samych jednostkach wyra-
zona jest warto$¢ T =rSr< Stosunek y/r daje wiec bezposrednio warto$¢ transwersalnego pola magnetycznego wyrazong wjednost-
kach natezenig pola poczatkowego.

Odlegtos$¢ r od srodka Galaktyki, odtozona na osi odcietych, wyrazona jest w kiloparsekaoh.

Pionowa linia (diugie kreski) podaje obszar okreslonosci rozwigzania dla kazdego momentu t: obszar na prawo od tej linii jest
obszarem, w ktéorym rozwigzanie jest okres$lone przez zadane warunki poczatkowe; obszar na lewo od tej linii jest obszarem, w ktorym
rozwigzania zaleza od schematu rachunkowego catkowania.
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laktyki, znajdg sie w Koronie na znacznie wiekszych odlegtosciach od osi
obrotu, a zatem nie nad obszarami centralnymi. Miejsce geometryczne punktéw
spetniajacych powyzszy warunek przedstawione jest na rys. 4 opartym na prze-
biegu gradientu potencjatu w ptaszczyznie r,z opublikowanym przez Schmidta
(1956). Jezeli wiec S$redni moment pedu elementéw opadajacych na czesci
centralne ma wynosi¢ 2 *+1029 cml/sek/gram, to musi dziata¢é w Koronie mecha-
nizm ttoczacy materie z czesSci zewnetrznych ku osi obrotu, wbrew przeciw-
stawiajgcej sie temu sile odsrodkowej, rosngcej jak h2/r3 (o ile poczatkowy
moment pedu elementéw koronalnych h ma by¢ zachowany).

Istnieje inne rozwigzanie, nie narzucajace warunkéw w rodzaju mechanizmu
ttoczagcego. Korone wyobrazi¢ sobie mozna réwniez w postaci roju obtokéw
gazowych krazacych po wydtuzonych orbitach eliptycznych w polu grawita-
cyjnym centralnego ciata Galaktyki (analogia z gromadami kulistymi). Przy-
pusémy, ze ptaszczyzny tych orbit sg S$rednio nachylone pod niezbyt wielkimi
katami w stosunku do ptaszczyzny roéwnikowej Galaktyki. Jezeliby obtok taki
osiadat na plaszczyznie podstawowej w punkcie oddalonym niezbyt daleko
od perigalaksjonu swej orbity, to bedzie on wznosit moment pedu wiekszy
od momentu pedu na orbicie kotowej w punkcie upadku. Netto bedzie wiec
wznoszony pewien przyrost momentu pedu w centralne czeS$ci Galaktyki.

Maksymalna nadwyzka momentu pedu pojawiataby sie wtedy, gdyby obtok
poruszat sie po orbicie parabolicznej i opadat na warstwe ekspandujacg stycz-
nie do ptaszczyzny Galaktyki. Z elementarnych rozwazan wynika natychmiast,
ze nadwyzka momentu pedu wynositaby wodwczas — 1) predkos$¢ kotowa.
W rzeczywistosci obtok nie bedzie sie poruszat po orbicie parabolicznej, lecz
po co najwyzej bardzo wyciggnietej elipsie, a ptaszczyzna orbity bedzie na-
chylona. Efektywna nadwyzka bedzie zatem mniejsza. Rozwazymy oba z po-
danych wyzej sposobow wptywu:

A. Kazdy element koronalny niesie moment pedu rowny 2 * 1029 cml/sek;
ilo§¢ materii wptywajacej liczona na jednostke powierzchni czes$ci centralnych
i na jednostke czasu (= ) nie zalezy odr.

B. Elementy koronalne opadajac na ptaszczyzne Galaktyki w odlegtosci r
od $Srodka wnosza moment pedu (gram réwny: w” r = r, gdzie v°y jest jak
zwykle predkoscig kotowg rotacji wg Rougoora i Oorta. Funkcja O rowniez
nie zalezy od r.

Rozwigzania odpowiadajgce przypadkowi A charakteryzujg sie duzymi pred-
kosciami ekspansji w najbardziej wewnetrznych czesciach (r < 1 kps). Jednakze
w dalszych obszarach predkosci ekspansji sg niewielkie, rzedu 10—20 km/sek.
Brak réwniez jakichkolwiek maksiméw w rozktadzie gestosci.

Mamy wiec konkluzje, ze przypadek \ reprodukuje dobrze obsenvowany fakt
duzych gradientéw predkosci oraz zdaje sprawe z wysokich predkosci ekspansji
osigganych w najbardziej wewnetrznych czes$ciach dyskutowanego obszaru, nie



Rozmies$ zczenie i ruchy gazu miedzygwiazdowego. 39

odtwarza natomiast struktury rozkiadu gestosci (ekspandujace ,,ramiona”)
i pola predkosci w obszarze r= 2 —3 kps.

We wszystkich wariantach przypadku B charakterystyczng cecha jest wy-
stepowanie wyraznych, ekspandujgcych maksiméw gestosci, znajdujgcych sie
wewnatrz obszaru okreslonosci rozwigzan. Maksima te rozwijajg sie w miare
uptywu czasu, stajgc sie najwybitniejsze po dotarciu do r = 3 kps. Nasuwa sie
tu wiec wyrazna korelacja z obserwowanym ,,3-kps expanding arm” . Warto zau-
wazy¢, ze maksima gestosci pola magnetycznego przypadajg w obszarze maksi-
mum gestosci materii, w dobrej zgodnos$ci z naszymi aktualnymi wyobrazeniami
odnosnie ramion spiralnych Galaktyki. Jednakze dla tempa wplywu materii
z Korony rzedu 1 masa®©/rok osiggane predkosci ekspansji sa niewystarczaja-
ce: rzedu 30—40 km/sek zamiast 50—60 km/sek w obszarze r = 3 kps. Brak
réwniez wysokich predkosci rzedu 100—150 km/sek obserwowanych w czes-
ciach bardziej centralnych, a co za tym idzie brak duzych gradientéw predkosci.
Nasuwa sie wiec mysl, ze wptyw z Korony nie odbywa sie mniej wiecej réwno-
miernie w tempie 1 masaO/rok, lecz dyskretnymi ,,pulsami”. Tempo wptywu
podczas takiego wplywu moze by¢é zatem wielokrotnie wieksze niz Srednie
tempo wyptywu gazu z czesci centralnych. Pomiedzy pulsami za$, mechanizm
ekspansji pracuje na koszt zapasu energii i momentu pedu nagromadzonych
w czasie pulsu.

Sytuacja taka zrealizowana zostata w wariancie pokazanym na rys. 5. Zato-
zono, ze w okresie czasu od t = 0 do t = 6 milionébw lat, nastepuje wptyw ma-
terii z Korony w tempie 10 masO/rok; po czym do momentu i = 15 milionéw lat
nastepuje przerwa w doptywie masy; dalej nastepuje drugi puls o tej samej
intensywnosci strumienia masy trwajacy do t = 21* 106 lat, a nastepnie znowu
przerwa. W wyniku tych zatozen, $redni w czasie doptyw materii z Korony jest
cztery razy wiekszy od obserwowanego tempa wyptywu. Nie moze to jednak by¢
zarzut dyskryminujacy ten wariant, gdyz po pierwsze: wyznaczone z obserwacji
tempo wyplywu masy jest znane tylko co do rzedu wielkos$ci, po drugie: wobec
niestacjonarnosci catlego procesu ekspansji aktualne tempo wyplywu moze sie
znacznie ro6zni¢ od Sredniego.

Przebieg tego wariantu wykazuje, ze maksimum gesto$Sci moze sie rowniez
zarysowywaé¢ mimo ustania wptywu z Korony (t miedzy 6 i 15 milionami lat),
jednak jego szybki rozwdj zwigzany jest z wpltywem. Maksima te stajg sie
szczegOlnie ostre w miare przesuwania sie na zewnatrz. Predkosci ekspansiji
moga siega¢ 70—80 km/sek dla okolic r = 2 kps i blizszych $rodka Galaktyki;
w okolicy ,,3-kpc expanding arm” wynoszg okoto 60 km/sek, a zatem sg w bar-
dzo dobrej zgodzie z obserwacjami. Niestety, nie udaje sie uzyskaé¢ predkosci
powyzej 100 km/sek dla najbardziej centralnych czes$ci, oraz nie rozwijajg sie
duze gradienty predkosci. Jest to by¢ moze zwigzane z faktem, ze S$redni mo-
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ment pedu wnoszony w przypadku B do obszaru r4 3 kps jest mniejszy od 2-10”
cm /sek/gram. Ta ostatnia warto$¢ bytaby wnoszona gdyby Wy byto nie postaci

wy =V2-tV
lecz
wh = 1.75 t# .

Tak wiec ekspandujacy gaz stale posiada pewien niedob6r momentu pedu
na orbicie kotowej o r = 3 kps.

Interesujgcg rzecza jest fakt silnego zafalowania funkcji (r) na wykresie
wariantu (rys. 4), przy czym to zafalowanie jest zmienne w czasie. Jezeli wiec
gwiazdy rotujg $rednio po orbitach stacjonarnych, to gaz bedzie rotowat raz
szybciej a raz wolniej od gwiazd, zaleznie od odlegtosci r i fazy procesu
ekspansyjnego. Przypomina to wynik obserwacyjny znaleziony ostatnio przez
G. i L. Miinchéw (1960) (por. § II.1.).

Konkluzje wyptywajgce z dyskusji przypadku B bedg wiec nastepujace:
pojawiajg sie ekspandujgce maksima gesto$ci, przypominajgce znacznie obser-
wowane ,,expanding arms”. Predkosci tych maksimow uzyskujg zadany rzad
wielkos$ci w obszarach bardziej zewnetrznych, gdy wptyw z Korony odbywa sie
nie w sposéb stacjonarny, lecz intensywnymi pulsami. Nie udaje sie otrzymac
predkosci 100 km/sek i duzych gradientéw predkosci,

IV.7. KONKLUZJE ODNOSNIE MECHANIZMU EKSPANSJI | MODELU RUCHU
WPLASZCZYZNIE GALAKTYKI

Rozwazania dotychczasowe mozna stre$ci¢ nastepujaco:

Mechanizm ,,sprezyny magnetycznej” jest w stanie nada¢ neutralnemu wo-
dorowi odpowiednie predkos$ci ekspansji, jeSli wplyw masy i momentu pedu na-
stepuje z obszaru gazowej Korony galaktycznej; rola gwiazd w centralnych
cze$ciach Galaktyki jest zupetnie nieistotna, przynajmniej je$li chodzi o dyna-
mike gazu. Ekspansja ma charakter niestacjonarny.

Wplyw z Korony moze doprowadzi¢ do predkosci ekspansji rzedu 60 km/sek
w obszarze r = 2 —3 kps, je$li o.dbywa sie w sposéb niestacjonarny, w postaci
intensywnych pulséw. Wplyw z momentem pedu maksymalnym z punktu widzenia
»Spontanicznosci” wpltywu (w” =7/2'-i>\) doprowadza do pojawienia sie wyraz-
nych ekspandujacych maksiméw gesto$ci, przypominajacych ,,3-kpc expanding
arm” obserwowanych przez Rougoora i Oorta. Jednakze ilo$¢ momentu
pedu dostarczana w ten sposéb wodorowi w cze$ciach centralnych jest mniejsza
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Rys. 4. Przyktadowy przebieg rozwigzan dla przypadku, gdy wptyw materii z Korony odbywa sie w postaci ,,pulséw”. Omoéwienie przypadku
w tekécie. Oznaczenia identyczne jak dla rys. 3.
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ment pedu wnoszony w przypadku B do obszaru r< 3 kps jest mniejszy od 2-10”
cmJ/sek/gram. Ta ostatnia warto$¢ bytaby wnoszona gdyby byto nie postaci
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od ilosci zadanej przez warunek, by wodér byt w stanie utrzymac sie na orbicie
kotowej w obszarze 3 kps po ukonczeniu procesu ekspansji. Z kolei mechanizm
polegajacy na silnym ttoczeniu zewnetrznych elementéw Korony ku jej osi
obrotu z nastepujagcym potem opadnieciem na ptaszczyzne Galaktyki, przy czym
kazdy z elementéw niesie wilasnie 6w zadany moment pedu, daje co prawda
duze predkosci i duze gradienty predkosci w czeéciach najbardziej centralnych,
jest natomiast nieefektywny jesli chodzi o rozpedzenie czesci bardziej zewne-
trznych i nie tworzy charakterystycznych ekspandujagcych maksimoéw gestosci.

Wydaje sie, ze realna sytuacja lezy po $rodku: moment pedu okreslony .jest
przez formute typu Wy = a Vg, gdzie wspoétczynnik a nie przekracza 2. Wplyw
z Korony ma wiec po czeéci charakter ,,spontaniczny”, po cze$ci za$ jest
wspomagany przez jaki§ wielkoskalowy mechanizm przesuwajacy materie
z zewnetrznych czes$ci Korony ku jej osi obrotu.

Interesujgca jest pewna mozliwo$s¢ powigzania ekspansji kolejnych maksi-
méw  wywotanych pulsami ze strukturg spiralng wewnetrznych czesci naszej
Galaktyki. Kazdy taki puls, niezaleznie od warunkéw poczatkowych na jakie
natrafi, bedzie powodowal przesuwanie sie na zewnatrz pierécieni materii.
Jezeli symetria osiowa nie jest dokladnie zachowana i jeSli pulsy odbywaja
sie w pewnym, mniej wiecej stalym rytmie, mozna sie spodziewaé, ze kazdy
z pierscieni przedstawi sobg kolejne zwoje struktury spiralnej. Struktura ta
bedzie sie przesuwaé¢ ku peryferiom Galaktyki a od strony $rodka dochodzié¢
beda nowe zwoje (podobng koncepcje wysuwali tez Hoyle i Ireland, 1960a,
ale nie w powiagzaniu z ekspansja z czesci centralnych).

Nasuwa sie teraz problem, w jaki spos6b powolnie ekspandujacy gaz bedzie
nabywaé¢ moment pedu? Oczywiscie wpltyw z Korony nie wchodzi teraz w gre,
bo catkowity moment pedu calego systemu materii miedzygwiazdowej musi byé
zachowany, o ile nie ma wymiany pedu ze skiadowgag gwiezdng. Jedyng wiec
mozliwos$ciag jest dopuszczenie wielkoskalowej wymiany momentu pedu miedzy
gazem i gwiazdami w bardziej zewnetrznych czesciach Galaktyki. Nie przeczy
to konkluzji § IV.4. W centralnych czesciach Galaktyki wzgledna predkos$¢
gazu i gwiazd musiata by¢ duza, choéby na skutek szybkich ruchéw ekspansyj-
nych: a —jak wiadomo — efekt tarcia dynamicznego jest tym stabszy im wigksza
jest wzgledna predkos$¢ czastki-testu wzgledem czgstek-tia. Natomiast w oko-
licy Stonca predkos$¢ ekspansji jest niewielka rzedu 5—10 km/sek. Jezeli wiec
réznica predkosci transwersalnych gazu i gwiazd jest tez tego rzedu, to mecha-
nizm tarcia dynamicznego moze by¢ znacznie bardziej wydajny.

Ocenimy rzad wielkosci efektow. Przyjmujac, ze dla okolicy Stonca predkosé
ekspansji wynosi 10 km/sek, otrzymuje sie zadang (przez dane tabeli 3) site
oddzialywania gaz-gwiazdy rzedu 4 +10'10 cm/sekJ.

Z formuly na ,tarcie dynamiczne” (por § 1V. 4.) wynika, ze tej wielkosci
tarcie dynamiczne otrzymuje sie przy nastepujacych zatozeniach:
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gaz: kompleksy rzedu 105 masO; istniejg dane obserwacyjne (Davies,
1960), sugerujgce taki stan rzeczy;

gwiazdy: kompleksy o masie rzedu 105 mas®© ; $rednia odlegto$¢ miedzy
kompleksami —rzedu 300 ps.

Dane obserwacyjne jakkolwiek nie potwierdzajg tej sugestii wystepowania
gwiazd niosgcych gros momentu pedu (populacja dysk) w postaci tak masywnych
obtokow, to réwniez jej nie przecza.

Nie wykluczone wiec, ze na tej drodze uda sie znalezé wytlumaczenie
wielkoskalowej ekspansji gazu, umozliwiajagc dziatanie (tylko znacznie powol-
niejsze) tej samej ,sprezynie magnetycznej”, ktéra w gwattowny sposdéb pracu-
je w czesciach centralnych.

V. PRZEPLYW GAZU WKORONIE GALAKTYKI

V.l. DANE OBSERWACYJNE ODNOSNIE GAZOWEJ KORONY GALAKTYKI

Hipoteza istnienia gazowej Korony Galaktyki zostata wysunieta w zwigzku
z radiowg emisjg nietermiczng obserwowang na falach metrowych: przypuszcza-
no, ze emisja ta wywotana jest przez relatywistyczne elektrony kragzgce w ko-
ronalnych polach magnetycznych. Poniewaz dostatecznie chaotyczne — dla
uwiezienia elektronéw — pole magnetyczne nie moze istnie¢ bez podtrzymuja-
cych je lokalnie pragdoéw, powstat problem os$rodka gazowego, w ktérym te prady
mogtyby pitynac. Pojawity sie dwie koncepcje:

Pierwsza, proponowana w serii prac Pickelnera i Szkitowskiego
(np. Pickelner i Szktowski, 1959) rozwaza Korone jako osrodek zbudowa-
ny z gazu czeSciowo lub catkowicie zjonizowanego, o gesto$ci rzedu 5 ¢10*Z
g/cml i temperaturze T =104 °K, podtrzymywany w polu grawitacyjnym Galak-
tyki przez gradient ci$nienia turbulentnego —w szczegélno$ci przez gradient
ci$nienia magnetycznego.

Druga, wysunieta przez Spitzera (1956b) przypisuje Koronie temperature
rzedu 106 °K i gesto$¢ 8 «10°28 g/cm*. Role czynnika podtrzymujgcego gra cis$-
nienie gazu; stad tez tak wysoka jego temperatura.

Poniewaz brak byto jakichkolwiek danych obserwacyjnych précz obserwowa-
nej radiowo emisji termicznej, dyskusja utkneta na martwym punkcie. Dopiero
niedawno Miinch i Zirin (1961) ogtosili materiat spektroskopowy odnoszacy
sie do obtokdw materii zaobserwowanej w widmach gwiazd wczesnych
typéw o duzej odlegtosci od ptaszczyzny Galaktyki. Okazato sie, ze w Koronie
istniejg obtoki — prawdopodobnie zjonizowane —zanurzone w bardziej rozrze-
dzone substratum, ktérego cisnienie przyczynia sie do ich wzglednej trwatosci.
Gestos¢ obtokow wydaje sie by¢ rzedu 10’5 g/cms. Z warunku trwatosci takiego
obtoku Miinch i Zirin prébujg szacowaé¢ gestos$¢ substratum i stad wybraé
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ktérg$ z proponowanych koncepcji. Nie udaje sie jednak tego zrobi¢ w sposob
przekonywujgcy — definitywna konkluzja obu cytowanych autoréw wynika z nie-
porozumienia co do gestos$ci przyjmowanych przez Pickelnera i Szkto w-
s ki ego — i problem w zasadzie pozostaje nadal otwarty. Istotne w naszych
rozwazaniach jest, ze w Koronie opr6cz rozrzedzonego substratum znajduja
sie tez obtoki, co jest w zgodzie z cze$ciowo ,spontanicznym” charakterem
wptywu sugerowanym przez rozwigzanie omoéwione w rozdziale IV.

Jesli chodzi o pola magnetyczne w Koronie, oceniano ich natezenie na pod-
stawie obserwowanej emisji nietermicznej na kilka razy 10”6 gausséw. Ostatnia
obszerna dyskusja przeprowadzona przez Biermanna i Davisa (1960)
w oparciu o dane radiowe i obserwowany strumien relatywistycznych elektronéw
w goérnych warstwach atmosfery ziemskiej, sugeruje pola koronalne o natezeniu
nie mniejszym niz 5 +10"6 gaussow.

V.2. PRZEPLYW POD WPLYWEM GRADIENTU CISNIENIA MAGNETYCZNEGO

Koniecznos$¢ dziatania jakiego$ mechanizmu wspomagajacego ,spontanicz-

”

ny przeptyw w Koronie byta jedna z konkluzji dyskusji przeprowadzonej
w rozdz. IV. W tym paragrafie oszacujemy szanse pracy takiego mechanizmu
w przypadku najniekorzystniejszym: gdy ttoczone ku osi z-6w elementy maja
stale zachowywa¢ moment pedu h =-2 «10J9 cmJ/sek/gram (por. 8I1V.6.).

Jako typowa rozwazymy sytuacje, gdy element 0o powyzszym momencie
pedu znajduje sie na $Sredniej wysokos$ci w koronie: rzedu 4 kps. Woéwczas jego
odlegto$¢ od osi obrotu wyniesie —w zatozeniu, ze sita odsrodkowa réwnowazy
grawitacje — okoto 5 kps (por. rys. 5). Interesowaé¢ nas bedzie, jakg prace trze-
ba wykonaé¢, by przettoczy¢ 6w element od Q= 5 kps do ry = 2 kps przy warunku
zachowania momentu pedu. Odlegto$¢ Tj = 2 kps zostata przyjeta jako typowy
rzad odlegtosci w obszarze ruchéw ekspansyjnych.

Praca ta bedzie réwna (na jednostke masy):

Przypusémy, ze ma ona by¢ wykonana przez pola magnetyczne o natezeniu
B. Jezeli gesto$¢ Korony wynosi pc, to energia pola na jedn. masy musi by¢
rzedu
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czyli

Zaktadajac, ze pc = 4 +10-27, otrzymuje sie stad

B > 7+10'6 gaussow,

czyli rzad wielkosci catkowicie do przyjecia Pod wzgledem energetycznym
mechanizm powyzszy jest wiec mozliwy; powstaje pytanie, czy sa szanse na
witasciwg geometrie pola, zapewniajagcag dosrodkowy przeptyw gazu.

Rys. 5 Miejsce geometryczne punktéow w Koronie, dla ktérych elementy masy posiadaja
moment pedu h = 2* I0” cml/sek/gram, Linie ciggte oznaczajg miejsca jednakowej war-
tosci prostopadtej do osi z-6w, sktadowej gradientu potencjatu grawitacyjnego Galaktyki
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V.3. ROLA OBSZAROW GWIAZDOTWORCZYCH

Jezeli przyja¢ model Korony proponowany przez Pickelnera i Szkio w
skiego, to rezym koronalny musi silnie zaleze¢ od tempa proceséw gwiazdo-
twérczych. To witasnie gwiazdy miode nadaja duze predkosci obtokom materii
miedzygwiazdowej (mechanizm Oorta-Spitzera), a zatem sg rowniez odpowie-
dzialne za strumien fal hydromagnetycznych, ktérych ci$nienie ma podtrzymy-
waé Korone.

Powszechnie przypuszcza sie, ze tempo powstawania gwiazd zalezy wy-
bitnie od gestosci materii miedzygwiazdowej. Mozna wiec oczekiwac¢, ze w na-
szej Galaktyce bedzie ono najszybsze w obszarze r = 4 —8 kps, gdzie gestosé
neutralnego wodoru jest $rednio najwieksza. Z tych wiec obszaréw powinien
ptynaé¢ ku Koronie najintensywniejszy strumien fal hydromagnetycznych i obsza-
ry koronalne nad tymi cze$ciami ptaszczyzny galaktycznej powinny posiada¢é
nadwyzke cisnienia nad rejonami Korony, ktére sie znajdujg nad centralnymi
cze$ciami Galaktyki: jak wiadomo, w czes$ciach centralnych procesy gwiazdo-
tworcze w ogoéle nie zachodzj.

Jezeli teraz Korona nad czes$ciami centralnymi ulegnie gwattownemu ,,za-
padnieciu (= puls), to nadwyzka ci$nienia magnetycznego zewnetrznych czesci
Korony stanie sie tak duza, ze obszary bezposrednio otaczajgce obszar ,zapad-
niecia” (r = 4 — 5 kps) zostana wttoczone nad czes$ci centralne, wnoszac zada-
ng przez mechanizm ekspansji ilo§¢ momentu pedu bezposrednio nad czesci
centralne. Gdy po pewnym czasie nastgpi z kolei ,.zapadniecie sie” nastepnej
porcji, moment pedu zostanie wniesiony wraz z masg w obszar ekspansji, nad
nim utworzy sie kolejna ,dziura” w Koronie i caty cykl powtérzy sie od nowa.

Aby powyzszy hipotetyczny mechanizm moégt pracowaé przez czas diluzszy
(np. czas zycia Galaktyki), musza by¢ speinione dwa podstawowe warunki:
1. korona nad czes$ciami wewnetrznymi powinna mie¢ skionnos$¢ do ,,zapadania
sie” ; 2. materia koronalna w zewnetrznych obszarach Korony musi by¢ odna-

wiana.
Pierwszy z tych warunkéw dyskutowany bedzie w paragrafie nastepnym.
Odnos$nie drugiego nasuwajg sie dwie mozliwosci — w chwili obecnej trudne

do liczbowego oszacowania. Po pierwsze, materia koronalna moze sie odnawia¢
przez utrate masy przez gwiazdy w Halo; poniewaz masa gwiazdowego Halo
jest nie wieksza od masy gwiazd w czes$ci centralnej ptaszczyzny galaktycznej
— nie uzyska sie raczej dostatecznego strumienia masy (rzedu 1 masaQ/Irok).
Po drugie, materia moze przenika¢ do korony z ptaszczyzny galaktycznej na
skutek intensywnych proceséw towarzyszacych narodzinom miodych gwiazd
(ekspansja komplekséw H II, wybuchy supernowych itd.); mielibysmy wtedy
peing cyrkulacje potudnikowg materii w Galaktyce, przy czym zrédtem energii
napedzajacym ten ruch bylyby w ostatniej instancji procesy jadrowe we wne-
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trzach miodych gwiazd. Brak w tej chwili danych dla liczbowego oszacowania
wydajnosci tego mechanizmu.

V.4° KOLAPS KORONY

Istotnym warunkiem, jaki spetnia¢ musi ,zapadniecie sie” (kolaps) Korony
na czesci centralne ptaszczyzny Galaktyki jest, by strumien masy byt rzedu
1 masyO /r°k. Zatézmy, ze Korona ma gesto$¢ jednorodng i ze wysokos$¢ jej
rowna sie z_.

Zatézmy dalej, ze predko$¢ wpltywu materii koronalnej w ptaszczyzne Galak-
tyki (vz) okreslona jest przez sktadowg z-owa gradientu potencjatu grawitacyj-
nego Galaktyki. Przyjmiemy, ze kazdy element Korony spada $rednio z wyso-
kosci zq/2, przy czym w czasie spadku (nim osiggnie ptaszczyzne Galaktyki)
potowa energii kinetycznej idzie na ogrzanie (wpltyw bedzie niestacjonarny,
a zatem od ptaszczyzny Galaktyki biec bedzie cigg fal uderzeniowych, powodu-
jac ogrzewanie sie spadajgcych elementdéw). Koricowa predkos$é¢ spadania be-
dzie zatem

Ogdlna masa ekspandujacego aktualnie w ptaszczyznie Galaktyki gazu wy-
nosi 3¢5*107 mas Stonca. Jezeli przyjgé, ze masa ta jest wynikiem jednorazo-
wego kolapsu stupa wysokosci zQ i o promieniu 3 kps, to otrzymuje sie stad
warunek

Pc z0 = 1»3’10"4 g/crl,J-

Jezeli dalej tempo wplywu ma wynosi¢ 1 masa Stonca/rok, to otrzymuje sie
zwigzek

= pcC —-vz (z/2) = 1,25*10'19 g/cml/sek.
V2

Rownania powyzsze mozna uwaza¢ za uktad dwu réwnan na pc i zq. Rozwig-
zujac je numerycznie, w zatozeniu, ze rozkiad potencjatu grawitacyjnego jest
taki jak w modelu rozktadu mas w Galaktyce podanym przez Schmidta (1956)
otrzymuje sie

pc=2-10"" g/cm3iz = 2 kps.
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Gesto$¢ Korony nad czesciami centralnymi jest wiec przed pulsem wieksza
od gestosci zewnetrznych obszaréw, tak jak gdyby istotnie zadziatat jaki$
mechanizm tltoczacy. Niewielka wysoko$é zq oznacza, ze ,zapadajg sie” tylko
dolne partie Korony.

Jezeli Korona ma by¢ podtrzymywana przez ci$nienie magnetyczne, to musi
sie ono réwnowazy¢ z ci$Snieniem grawitacyjnym. Dla r = 5 kps cisnienie grawi-
tacyjne u podnéza Korony o gestosci 4-10'ZLg/cm3 wynosi 1.6-10'" g/cm/sek2
Cisnienie pola magnetycznego o B = 7 «10'6 gauss6w wynosi 2 -10'12 g/cm/sekl,
a zatem moze podtrzymacé¢ Korone.

Po przesunieciu elementéw koronalnych rejonéw nad r = 2 kps ci$nienie
grawitacyjne wzrosnie 10-krotnie (uwzgledniajac wzrost gestosci do wartosci
2 +10 B g/cm3); aby podtrzymaé¢ Korone w obszarze r = 2 kps ci$nienie magne-
tyczne musialoby odpowiednio wzrosngé¢. Mozna przypuszczaé, ze stoi temu na
przeszkodzie dysypacja pola magnetycznego wywotana dyfuzjg ambipolarna.
Tempo tej dysypacji moze by¢ bardzo znaczne: zaktadajgc, ze 10% wodoru wy-
stepuje w postaci neutralnej, otrzymuje sie czas dysypacji pola o skali 100 ps
(wynikajacej z przyjecia, ze rozmiar elementéw turbulentnych w Koronie jest
zwigzany z rozmiarem analogicznych elementéw w plaszczyznie Galaktyki
przez warunek zachowania strumienia magnetycznego) i natezeniu 10’5 gausséow
—rzedu 3 -107 lat. Jest to czas poréwnywalny ze skalg czasowga procesu eks-
pansji.

W rezultacie mechanizm kolapsu przedstawiatby sie nastepujgco: materia
zepchnieta ku osi z-6w przez strumien fal hydromagnetycznych =z obszaru
r = 4 — 8 kps dostaje sie nad czes$ci centralne, zachowujac przy tym swéj po-
czatkowy moment pedu. Poniewaz doptyw energii od czesci centralnych jest
znikomy, stopien jonizacji gazu maleje szybko. Faworyzuje to gwattowng dysy-
pacje pola poprzez mechanizm dyfuzji ambipolarnej. Obnizenie sie cisSnienia
magnetycznego przy réwnoczesnym wzroscie cisnienia grawitacyjnego wywotuje
,,zapadniecie” sie wewnetrznych rejonéw Korony na ptaszczyzne Galaktyki,
wywotujgc dyskutowane poprzednio fenomeny ekspansyjne.

W ten sposo6b dziatanie ,,wspomagajgcego mechanizmu” daje sie uzasadni¢
jakosciowo nawet w najmniej korzystnej hipotezie h = const.

Brak jest niestety, danych obserwacyjnych mogacych rzuci¢ swiatto na te
spekulacje. Obserwuje sie co prawda podwyzszenie emisji na falach metrowych,
w kierunkach odpowiadajgcych tym rejonom Korony, ktére ulegaja hipotetyczne-
mu wttoczeniu (Hanbury Brown, Davies, Hazard, 1960) i kuszgca sie
wydaje interpretacja tego, jako wzrost cisnienia (a zatem i emisji) czagstek
relatywistycznych w centralnych rejonach Korony. Réwnie dobrze jednak moze
to by¢ efekt lokalny (okotostoneczny). Samo istnienie Korony jest jeszcze
wcigz zbyt hipotetyczne, by mogty istnie¢ w chwili obecnej powazne szanse
zbadania realnos$ci proponowanego mechanizmu przeptywéw koronalnych.
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NIEKTORE METODY WYZNACZANIA
WSPOLRZEDNYCH GEOGRAFICZNYCH
Z OBSERWACJI SZTUCZNYCH SATELITOW

LEOPOLD PIECZYNSKI

HEKOTOPbIE METO/Jbl OnPE/JEJIEHMTI
rEOrPAMMIECKMX KOOPfIMHAT nPM nOMOIUM HABJUO/JEHMM
HCKyCCTBEHHbIX OTYTHHKOB

J1 .nemiHbCKM
Coaep>KaHMe

B CTaTbe paCCMOTpeHbl BO3MO>KHOCTH MCn0JIb30BaHMH HCKyCCTBBH-
Hbix cnyTHMKOB 3eMJW fljia onpeflejieHHH reorpa®*wgecKHX KoopflHHaT Me-
CTa HaSjiiofleHHM. ripuBefleHbi oTJiimMTejibHbie qepTW HecKOJibKHX MeTO-
floB, 3aBHCHmne ot xapaKTepa flaHHbix, nojiygaeMbix b pe3yjibTaTe Ha-
SjiiofleHMM, /ljih Kamoro cliy”as npHBeaeH xoa paccyacAeHuii a Taiotce
OCHOBHbie ({)OpMyjlbU PaCCMOTpeHa BO3MO*HOCTb npMMeHeHMH HCKyCCTBeH-
HbIX CnyTHHKOB flJIH MeJKflyKOHTHHeHTaJIbHOH TpH3HryJ1IHUHM.

SOME METHODS OF GEOGRAPHICAL COORDINATES DETERMINATION
FOLLOWING THE OBSERVATIONS OF SATELLITES

Summary

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 probleméw, w ktérych znajdujg, zastosowanie sztuczne satelity, jest
bardzo obszerny. Réwniez zastosowanie sztucznych satelitéw dla celéw badania
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figury Ziemi posiada kilka aspektow. W pracy tej zostanie omdéwiona mozliwos$¢
wykorzystania obserwacji sztucznych satelitow dla wyznaczenia wspotrzednych
stanowiska obserwacyjnego. Zagadnienie to wigze sie niemal bezposrednio
z zagadnieniem przeliczania wspotrzednych zaobserwowanych, czyli topocen-"
trycznych, na wspoétrzedne odniesione do $rodka Ziemi, czyli geocentiyczne.

Rys. 1
Niech na rys. 1 bedzie: punkt 0 — $rodek Ziemi, punkt —stanowisko ob-
serwacyjne na powierzchni Ziemi, punkt S — potozenie sztucznego satelity
w momencie obserwacji, R — promien wodzacy stanowiska obserwacyjnego,

+ — odlegto$¢ geocentryczna sztucznego satelity, / —odlegto$¢ topocentryczna
sztucznego satelity. Wektorowo mozemy napisac

R =7-7" (D

Przyjmiemy nastepujacy uktad wspdtrzednych: $rodek uktadu znajduje sie

w $rodku Ziemi, 0§ z pokrywa sie z osig obrotu Ziemi i jest skierowana na pé¥

noc, ptaszczyzna xOy pokrywa sie z ptaszczy zng ziemskiego rownika, przy czym

0$ x lezy w ptaszczyznie potudnika Greenwich. Woéwczas sktadowe trzech wekto-
réw réwnania (1) beda:
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c0s'/’0 cos AA, RgcosVO0sin AA RQsin”™J,
717 cos8 cost, rcos8sint, rsin 8],

7[r'cos8'cost\ r'cos8'sint', r'sin 8"\,

gdzie:
8, t, —deklinacja i kat godzinny geocentiyczne,
8, t' — " 1 " topocentry czne,

~o, AA —szeroko$é geocentryczna i diugosé geograficzna wzgladem potud-
nika Greenwich stanowiska obserwacyjnego.
Wdalszym ciggu oznaczymy:

x:Ko cos¥o CosAA1
y =R, cos ¥ sin AA,
z:ROsmVO.

Rozpisujac réwnanie (1) na wspoOtrzedne, otrzymamy nastepujacy ukiad
réwnan:

X =rcos8 cost—r'cos8'cost 2
y =rcos 8 sin t—r'cos8"'sin t 3)
z=rsin8 —r'sin 8"’ 4)

Powyzsze rdéwnania przedstawiajg nam zwiazki zachodzgce kazdorazowo
miedzy wspdtrzednymi stanowiska obserwacyjnego, wspotrzednymi topocentrycz-
nymi SS i wspo6trzednymi geocentrycznymi SS. Aby mozna byto wyznaczy¢ wspot-
rzedne x,y,z stanowiska obserwacyjnego, musza by¢ nam znane prawe strony
réwnan (2) - (4).

W wyniku obserwacji astrometrycznycti SS otrzymujemy jego wspoétrzedne
topocentryczne a', 8' w momencie TU. Stad tatwo obliczy¢ topocentryczny kat
godzinny t' z relacji:

t‘=SP3,- a', (5)

gdzie S* —czas gwiazdowy Greenwich.

Oprocz obserwacji astrometrycznycb potrzebne jest jednoczesne wyznacze-
nie topocentrycznej odlegtosci SS ktérgs z metod radiolokacyjnych.
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Co sie tyczy wspotrzednych geocentrycznych SS, mozemy je obliczyé dla
danego momentu obserwacji TU na podstawie znajomos$ci elementdw orbity SS
i ich perturbacji. Poniewaz SS posiadajg duzg predko$¢ orbitalng, dlatego wplyw
btedu rejestracji czasu na wyznaczane wspoétrzedne jest znaczny. Odnosi sig
to szczeg6lnie do sztucznych satelitow bliskich Ziemi. Na przyktad przy wyso-
kosci SS 1000 km, predko$¢ katowa v = 25 Vsek. Woéwczas btad 0.01 w rejestra-
cji czasu spowoduje btad 15* w okre$leniu potozenia SS, co z kolei spowoduje
btad okoto 80 m w okresleniu potozenia stanowiska obserwacyjnego. Jest jednak
oczywiste, ze btad rejestracji czasu bedzie powodowaé przesuniecie SS gtow-
nie wzdtuz jego toru. Istnieje mozliwo$sé wyeliminowania w znacznym stopniu
wptywu tego btedu na okresSlane wspdétrzedne przez odpowiednie opracowanie
materiatu obserwacyjnego.

W przypadku, gdy obserwacje ograniczajg sie do wyznaczenia a', 8' mozliwe
jest réowniez ich wykorzystanie dla okre$lenia wspo6trzednych miejsca obserwa-
cji. Wtym celu z rownania (4) wyznaczamy wielkos$¢ r':

r'= (r sin 8 —z) ¢ cosec 8' (6)

i wstawiamy do réwnan (2), (3). Otrzymamy ukiad 2 réwnan o 3 niewiadomych:

X —ctg8'ecost'e z=r(cos8 cost—sin8 ctg 8'cost"), @)

y —ctg8'esint'ez=r(cos 8 sint—sin 8 ctg 8'sin t"'). (8)

Uktad ten jest rozwigzalny, gdy wykonamy dwie lub wiecej obserwacji tego
samego lub réznych sztucznych satelitow.

Mozliwy jest przypadek obserwacji tylko liniowych, tzw. trilateracji. Prze-
piszemy réwnania (2)—4) w postaci:

r cos8 cost—x —r'cos8'cost, 9)
rcos8 sin t—y —r'cos 8 "'sint (10)
rsin8 —z-r'sin8 (11)

po czym podniesiemy stronami do kwadratu i zsumujemy. Otrzymamy:

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

Zatem dla wyznaczenia niewiadomych x,y,z potrzebne sa co najmniej trzy
obserwacje. Rownanie (12) mozna doprowadzi¢ do postaci liniowej przez przy-
jecie przyblizonych warto$ci x¢yjz0- Dla wyznaczenia tylko jednej ze wspot-
rzednych stanowiska obserwacyjnego, a mianowicie szeroko$ci geocentrycznej
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yo nie jest potrzebna znajomos$¢ odlegtosci topocentrycznej ani geocentrycz-
nej SS, przy zatozeniu, ze znana jest dlugo$¢ geograficzna stanowiska. Skreca-
jac ukiad wspotrzednych przyjety na rys. 1 o kat AA w ptaszczyznie réwnika,
tzn. przyjmujac nowg 0$ * w plaszczyznie miejscowego potudnika, bedziemy
mogli przeksztalci¢ réwnania (2)—4) do postaci:

X =rcos8cost —r'cos8'cost’, (23)

m m m

O=rcos8sint —r'cos8'sint’ 14
m m *

z = sin 8 —r' sin 8, (a5)

gdzie wskaznikiem m oznaczono wielkosci odnoszace sie do tak przyjetego, no-
wego ukiadu wspoétrzednych.
Z réwnania (14) mamy:

r'=rcos5sint sec8'cosect' . (16)
m m

A wigp *n —rcos8cost, —r cos8sint, ctgt., )]
z =rsin8 —rcos8sint te8'cosect'. (18)

m m m

Poniewaz
tg?20=" (19)
m

zatem, po prostych przeksztalceniach, otrzymamy:

tg YO = (tg 8 sin - tg 8'sin tm)  cosec (a—a'). (20)

Znajac szerokos$¢ geocentryczng, mozemy obliczy¢ szeroko$¢ geograficzng
postugujac sie wzorem:

tgv-yrjr. (21)

gdzie e —mimosrad elipsoidy ziemskiej.

Tak wyznaczona szeroko$¢ geograficzna bedzie obarczona wplywem ewen-
tualnego btedu dlugosci geograficznej miejsca obserwacji. Jesli nie znamy ele-
mentéw orbity SS, a tym samym nie mamy mozliwosci obliczenia jego wspo6t-
rzednych geocentrycznych , mozemy traktowa¢ SS jako zwykly sygnat Swietlny.
Nie mozemy woéwczas wyznaczy¢ wspoétrzednych stanowiska obserwacyjnego.
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Jednoczesne obserwacje tego samego SS z dwoch stanowisk obserwacyjnych
czynig jednak mozliwym wyznaczenie réznicy wspoétrzednych tychze stanowisk.
Istotnie z dwoch uktadow réwnan:

rcos 8 cos t —r,”cos 8/ cos t{,
yi mt cos 8 sin t —r,'cos 8/ ain t,,

X~ rsin8 —t'sin 8,

Xx2*“ rcos 5cost—r2cos 8/ cos {/,
y2” r cos 8 sin t —r2 cos 8/ sin t2,

z2=r sin 8 —r2 sin 82,
tatwo otrzymamy:

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

Ay =r'cos 8; sin t[—r2cos S2 sin t}, (23)

Az =r'sin 8/—r2 sin S2, (24)
w ktérych oznaczyliSmy: A* = x2— Ay =y2—yv Az = za- zZ,.

Réwnania (22)—24) pozwalajg nam obliczy¢ odlegto$¢ miedzy punktami
obserwacyjnymi, jak rowniez okreslic potozenie linii taczacej te punkty w przy-
jetym uktadzie wspotrzednych. Co sie tyczy rodzaju obserwacji, najbardziej ku
temu odpowiednie wydaja sie by¢ obserwacje fotograficzne, w ktérych otrzymu-
jemy obraz drogi SS na tle gwiazd. Je$li bowiem dokonamy na dwoéch stanowi-
skach obserwacji fotograficznych w tym samym interwale czasu, mozemy po6z-
niej wyinterpolowaé¢ z kliszy wspotrzedne SS w doktadnie ustalonym, wspdlnym
momencie.

Jednoczesne obserwacje astrometryczne SS z dwdch stanowisk obserwa-
cyjnych, bez wyznaczenia odlegto$ci topocentrycznych SS i bez znajomosci jego
wspo6trzednych geocentrycznych pozwalajg okresli¢ potozenie linii tgczacej te
stanowiska w przyjetym uktadzie wspétrzednych. Nie mozna jednak wyznaczy¢
dtugosci linii.

Pomiar pozycji SS na tle gwiazd okresla kierunek z danego stanowiska do
SS. Wektory jednostkowe kierunku beda:
dla pierwszego stanowiska:

0, [cos 8,'cos t', co0j3 8,'sin t[, sin <5, (25)

dla drugiego stanowiska:
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a2 [cos Sj cos t2 cos sin t2 sin 5/]. (26)

Jednostkowy wektor normalny ptaszczyzny przechodzacej przez oba stano-
wiska i przez SS mozna wiec okresli¢ wzorem:

JV, -a, X a,. 27)

Druga obserwacja z tychze stanowisk da nam drugg ptaszczyzne o jedno-
stkowym wektorze normalnym N2 Linia tgczaca oba stanowiska bedzie prostag
powstatg z przeciecia tych dwéch ptaszczyzn. Zatem jej kierunek okresli wektor
j ednostkowy:

N-N'XNf (28)

Dla wiekszej liczby obserwacji mozna wyznaczy¢ potozenie poszukiwanej
linii metoda najmniejszych kwadratéw, przyjmujac poczatkowo pewne wartosci
przyblizone.

Ten ostatni przypadek byt przedmiotem szczegétowych opracowan i ekspe-
rymentéw w Finlandii. Do obserwacji uzyto tam nie sztuczne satelity, ale sy-
gnaty Swietlne, umieszczone na specjalnych balonach — nie zmienia to jednak
istoty zagadnienia. Wyznaczono w ten sposo6b linig miedzy Turku a Helsinkami
(154 km). Balony wypuszczano mniej wiecej w potowie odlegtosci miedzy obu
stacjami, na wysokos¢ 13—20 km. Obserwacje fotograficzne wykonywano przy
pomocy anastygmatycznych reflektoréw, do rejestracji czasu stuzyt fotopowie-
lacz oraz chronometr morski. W ciggu 3 nocy wykonano 26 obserwacji. Po
tacznym wyrdéwnaniu materialu obserwacyjnego metoda najmniejszych kwadra-
tow, otrzymano kierunek linii Turku-Helsinki ze $rednim btedem =+ 1.05 w pta-
szczyznie réwnika i +0762 w plaszczyznie potudnika. Sredni blad pojedynczej
obserwacji wyniost +2706. Inicjator powyzszego eksperymentu, Vai sala, pro-
ponuje, aby obserwacje tego rodzaju, lecz juz z uzyciem sztucznych satelitéw,
rozszerzy¢ na wiekszg ilos¢ punktéw, obejmujacych znaczne obszary. Okresle-
nie bowiem kierunkéw miedzy trzema punktami prowadzi wprost do okreslenia
katéw miedzy nimi. Otrzymaliby$my wiec sie¢ triangulacyjna o bokach kilkuset-
kilometrowych. Ciekawg koncepcje wyznaczania wspoétrzednych 2z obserwaciji
sztucznych satelitow, bez doktadnej rejestracji czasu, wysunat ostatnio 1lirose
(Japonia). W sposéb szkicowy przedstawia sie ona nastepujaco: Na punkcie A
o znanych wspo6trzednych z obserwacji w momencie T wyznaczono wspétrzedne
topocentryczne SSa 81. M punkcie B o znanych wspétrzednych oraz w punk-
cie C, ktérego wspobtrzedne chcemy wyznaczy¢, dokonano tylko obserwacji foto-
graficznych SS bez dokiadnej rejestracji czasu, otrzymujgc kazdorazowo na
kliszy obraz drogi SS na tle gwiazd. Warunkiem jest, aby obserwacje na punk-
tach B i C byly wykonane w interwale czasu, obejmujgcym moment T obserwa-
cji na punkcie A,
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Na rys. 2 mamy: punkty A,B,C — stanowiska obserwacyjne, punkt S — poto-
zenie SS w momencie T, punkt a — potozenie SS na sferze niebieskiej, widzia-
ne w momencie T z punktu A. W pierwszej kolejnosci ustalimy potozenie SS na

sferze niebieskiej, widziane w mo-
mencie T z punktu B. Potozenie
to, nazwijmy je punkt b, otrzymamy
z przeciecia drogi SS widzianej
z punktu B z ptaszczy zng przecho-
dzaca przez punkty A,B,a. Prze-
suniecie bowiem paralaktyczne SS
przy przejsciu z punktu A do punktu
B musi nastapi¢ w tej wlasnie pta-
szczyznie (w przecieciu ze sferg
niebieskg da nam ona koto wiel-
kie). W ten sposob otrzymamy
wspotrzedne  topocentryczne SS
aB’ 7B’ ”~alagc ie» m°zemy juz
okresli¢ punkt S jako przeciecie
dwoéch prostych, z ktérych kazda
jest wyznaczona przez jeden punkt
(A lub B odpowiednio) oraz przez

kierunek 8g lub ag, Sg odpo-
wiednio). Tym samym mozemy
Rys. 2 okresli¢ wspdétrzedne geocentrycz-

ne SS a, S i jego odlegtos¢ geocen-
tryczng r. Gdybysmy znali punkt c, odpowiadajacy potozeniu SS na sferze
niebieskiej, widzianemu w momencie T z punktu C, wéwczas wspoéirzedne punk-
tu C otrzymalibySmy jako przeciecie prostej ¢ — S z powierzchnig elipsoidy
ziemskiej. Poniewaz punktu c nie znamy, z obrazu drogi SS zaobserwowanego
na punkcie C wybieramy dwa punkty c, i c2 otrzymujagc w rezultacie punkty
C, i Cana powierzchni elipsoidy ziemskiej. Linie C,—C, nazwiemy linig pozy-
cyjna stanowiska C. Druga obserwacja tego samego lub innego sztucznego sa-
telity da nam druga linie pozycyjna. Ich przeciecie okres$li poszukiwany punkt C.
Niezaleznie od metody obserwacji, powazng niedogodnos¢ stanowi fakt, ze
sztuczne satelity widziane sg jedynie w krétkich okresach czasu po zmierzchu
i przed Switem. Jest juz jednak opracowany projekt umieszczenia na orbicie
okotoziemskiej specjalnego satelity geodezyjnego, zaopatrzonego w urzadzenie
do regularnego nadawania btyskéw Swietlnych, a zatem widocznego w dowol-
nym momencie nocy.
Uprzednio byta juz mowa o wptywie bledu rejestracji czasu na wyznaczane
wspotrzedne. Do tego dochodzg btedy wspoéirzednych topocentrycznych, zalezne
od techniki obserwacyjnej, oraz btedy obliczonych wspoétrzednych geocentrycz-
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nych S$ ktérych zrédiem moze byé na przykiad lokalna anomalia grawimetrycz-
na lub anomalia oporu powietrza. Dlatego nalezy przyja¢, ze doktadnos$é, jaka
mozemy uzyskac¢ przy uzyciu sztucznych satelitow jest rzedu kilkudziesieciu
metréw, co odpowiada Kkilku sekundom +tuku, z pojedynczej obserwacji. Do-
ktadnos¢ taka dla potrzeb nawigacji czy kartografii jest juz wystarczajgca.

Nadzieje na zwiekszenie dokladnosci rokuje metoda zakry¢é gwiazd przez
sztuczne satelity. W momencie bowiem zakrycia wspoétrzedne topocentryczne
SS sg rowne wspoétrzednym gwiazdy, za$ moment zjawiska mozemy zarejestrowac
fotoelektrycznie. Do wprowadzenia w zycie tej metody potrzebna jest jednak
znajomos$¢ bardzo doktadnych elementéw orbity SS oraz bardzo doktadne efeme-
rydy.

Zastosowanie sztucznych satelitow posiada kilka zalet w stosunku do me-
tod klasycznych. Z obserwacji SS mozemy wyznaczy¢ tgcznie wszystkie trzy
wspobtrzedne stanowiska obserwacyjnego; wspéirzedne wyznacza sie niezalez-
nie od odchylen pionéw; metodg triangulacji kosmicznej mozemy tgczyé punkty
oddalone od siebie o setki kilometréw.

Powyzsze omowienie nie wyczerpuje, rzecz jasna, calosci zagadnienia
i bynajmniej nie rosci sobie do tego pretensji. Za wczes$nie jest podejmowac
préby jakiego$ podsumowania. Niemal kazdy dzien przynosi nowe prace i nowe
pomysty uczonych catego Swiata. Artykut ten miat jedynie na celu zapoznaé
Czytelnika z niektérymi mozliwosciami, jakie stworzyta przed astronomig pozy-
cyjng era sztuczny ch'satelitow.
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EKOSFERYCZNE KONSEKWENCJE NOWEJ TEORII
EWOLUCJI SLONCA

J. GADOMSKI

3KOC$EPWHECKME riOCJIEfICTBHH HOBOf6 TEOPMH
3BOJIWUMM COJIHOA

fl<raflOMCKM
Coflep*aHMe

HoBaa TeopMH 3BQJ1IOUHM Cojmua, pa3pa6oTaHHaH rpynnoft aMepw-
KaHCKHX aCTpO(j)M3MKOB BO TliaBe C jMapTMHOM HIBapUUIMjIbflIOM npefl-
BVAHT cMCTBMaTMMecKoe yBelimie hmb pacxoaa Boflopoaa m — no MCTeeHVM
7 MMIUiMapflOB JieT - BHe3anHoe ero wcgepnaroie. B cbh3m ¢ 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 "Solioro Kapjia", B pe3yjibTaTe TaKkMx
M3MeHeHwWR, pa3yvieeTCH, HacTynMT sbojiiouhh cojwemioii 3KOcc})epbi, ko-
Topaa SyfleT oxBaTbmaTb Bce Gojiee oT”ajieHnue ruiaHeTbi BnjioTb ao Ca-
TypHa, llpn 3Tom ruiaHeTbi Cojiee 6jiM3KMe k CojiHuy, BKJiKwaa ciOAa m 3eM-
Jilo, OKa>KyTCH "neperpeThiMw" m jwwaTca 3K0JiOrimecKMx ycjioBufl, Koraa
*e ColiHue npeBpaTMToa b "6ejioro Kapjia", 3KOC<})epa OTCTynMT, cy3MT-
ch m octbbmt Bce ruiaHeTbi bo BliacTM Mopo3a. Teopwn IlIBapuwmibAa npw-
HaflJiesSKMT k HaM6ojiee 060CHOBaHHiI>IM rnnoTe3aM b o6jiacTH acTpoch)M3V-
KH, BbIMHCJieHMH aBTOpa HBIHIOTCA pe3yjlbTaTaMM 3TOf6 rnnOTe3bU

ECOSPHERICAL CONSEQUENCES OF SUN EVOLUTION NEW THEORY

Summary

A new theory, elaborated by a group of american astrophysicists with Martin
Schwar zs chil 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 astrofizykéw amerykanskich z M. Sch warz sc hildem na czele opracowata
przed kilku laty nowga teorie ewolucji Stoinca, uwazang za jedna z najlepiej ugruntowa-
nych hipotez astrofizycznych.* Opiera sie ona na obserwacjach widm gwiazdowych, na
informacjach udzielonych przez fizykéw, a dotyczacych tempa przemian jadrowych oraz
obliczeniach przy pomocy szybkos$ciowych maszyn elektronowych. Podstawa tej teorii
jest zatozenie, ze o ewolucji Storica decyduje tempo zuzywania przez nie zapasoéw
wodoru, ktére w przysztosci tak wzrosnie, ze Stonce rozdete wzmozonym promieniowa-
niem przerodzi sie stopniowo w olbrzyma typu widmowego gM2, by — po wyezerpaniu
zapas6w wodoru — sta¢ sie biatym kartem.

Opisanej wyzej ewolucji Stonca bedzie oczywiscie towarzyszy¢ ewolucja jego eko-
sfery, ktéra zawazy na losie Ziemi i planet. Praktycznie pozostang one na obecnych
orbitach, gdyz ubytek masy Stonca w wyniku emisji promieniowania elektromagnetycznego
i korpuskulamego bedzie znikomy, podobnie jak i wpltyw wolno dziatajacych sit przy-
ptywowych Stonica na ich orbity.

Jezeli zastosujemy do teorii Schwarzschilda wzory ekosferyczne, otrzymamy wyniki
zestawione w tabeli 1i zilustrowane dla przypadku Stonca i Ziemi na rysunku 1

WprowadziliSmy pojecie centrum termicznego ekosfeiy, odlegtego od Stonca o A,
przy czym:

rA =K (Tp + Tki = 278°K = + 5°C**

A =160d
P

dc -dp = 1,25 A.

Przyjrzyjmy sie liczbom kolumny 5. A wiec ekosfera bedzie sie odsuwaé od Storica
coraz szybciej, zwigkszajac swoja grubo$é, w wieku Stonca 10 x JO” lat ogarnie planete
Jowisz. Wenus, Ziemia i Mars, przeszediszy przez typ planet polarnych, stang sie
~przegrzane”. W wieku 11 x 109 lat w centrum termicznym ekosfery znajdzie sie Saturn,
Jowisz za$ przytaczy sie do grupy planet ,przegrzanych” i wyjatlowionych nadmiarem
insolacji. Grubo$¢ ekosfery wzrosnie wéwczas dziesieciokrotnie, objeto$¢ tysigckrotnie
w poréwnaniu ze stanem obecnym. Ekosfera nie osiggnie juz dalszych planet, gdyz
zapas wodoru stonecznego wyczerpie sie. W wieku 12 x 10 lat rozpocznie sie szybki
odwrot i zawezenie ekosfery,co w konsekwencji doprowadzi do wymrozenia catego ukta-
du planetarnego.

*J. Smak, Zycie Stonca (Urania XXXI, 230—5, 258—62).
*"*)J. Gadomski, Ekosfery gwiazdowe w promieniu 17 lat $wiatta wok6t StoAca{,Po-

stepy Astronomii”, VI, 141—2).
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BADANIA RUCHU KOMETY CRIGG-SKJELLERUP

G. SITARSKI

MCCIJIEfIOBAHMfl /I BMKEHMH KOMETblI TPMrr-CKtEJJIEPYnN
r.CHTapcKM
Cofle p>KaHwe

B c¢TaTbe npMBeaeHbi pe3yjibTaTbi wccliefloOBaHHM ABHweHMH KOMe-
Thi rpwrr-CKbejiliepyn b nepwofl BpeMeHH 1947-1977. B 1964 r. KOMeTa
npil6jIH3MTCH K WIIMTepy, PaCCMOTpeHbl BbmHCJlieHMH , CBH3aHHbie ¢ npwro-
TOBJieHMeM TO04HbIX 3JieMeHTOB OpGUTbl KOMeTbl, MeTOfla MCClieflOBaHMM
npwMeHeHHbie ajih BpeMeHH npoxofla KOMeTbl okojio IOnwTepa, a TaK*e no-
CliefICTBMH, K3KHB nOlJiygaTCH B pe3yjlbTaTe H3MeHeHHM OpSHTbI, BbI3B3H-
HolX npM6jw>KeHHeM KOMeTbl. PaCCMOTpeHa TaK*6 BO3MO)KHOCTb 3HaiMv-
TejibHoro npMEjm>KeHMH KOMeTbl k 3eMlie b 1977 roay (ctojikhobbHue mo-
TJIO BbITb He HCKIIOMeHO) H BO3MO>KHOCTb HaBjHGIfleHHH MeTeOpOB M3 poa
CBH3aHHOr0 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.

WSTEP

Kometa odkryta 22 lipca 1902 r. przez J. Grigga nie byla obserwowana
latach jej nastepnych zblizen do Stonca, jakkolwiek z elementéw orbity tej
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komety wynikat okres obiegu wokot Stonca rowny okoto 5 lat. Jednakze 16 maja
1922 r. F. Skjellerup odkryt komete, ktérej orbita — pomimo znacznych
réoznic —wykazywata duze podobienstwo do orbity komety odkrytej przez Grigga.
Nasuwato to my$l o identycznosci obydwu komet i zbadaniem tego problemu
zajat sie G. Merton [6].Z pracy jego wynika, ze kometa z 1922 r. jest istotnie
zagubiong kometa z 1902 r., a duzg zmiang elementdéw orbity wywotato zblize-
nie do Jowisza w 1905 r. (kometa Grigg-Skiellerup obiega Stonce po takiej
orbicie, ze w aphelium istnieje mozliwo$¢ duzego zblizenia komety do Jowisza).

Na podstawie efemerydy obliczonej przez Mertona kometa zostata odnale-
ziona w 1927 r. i byta potem obserwowana za kazdym nastepnym jej powrotem.
Obliczaniem perturbacji w ruchu komety zajmowali sie rézni astronomowie,
a ostatnio C. Dinwoodie [1] podawat efemerydy komety na lata 1952, 1957
i 1961/62; nikt jednak nie probowat powigza¢ jej kilku pojawien sie.

Bardziej szczeg6towe badania ruchu komety Grigg-Skjellerup podjat autor
w 1958 r. Z graficznych rozwazan wynikato, ze w 1964 r. nastapi bliskie przej-
$cie komety koto Jowisza i prowizoryczne obliczenia [7] celem wyjasnienia
charakteru tego zblizenia zostaty przeprowadzone w oparciu o elementy z 1957 r.
podane przez C. Dinwoodie. Obliczona takze zostata prowizoryczna efeme-
ryda komety [8] na jej pojawienie w 1961/62 r. wystarczajagco doktadna dla
odnalezienia komety (uwzglednione byty perturbacje wywotane tylko przez Jo-
wisza i Saturna).

Przeprowadzone wstepne obliczenia wskazywaty na to. ze na skutek zblize-
nia do Jowisza w 1964 r. orbita komety zmieni sie w niezwykle ciekawy sposoéb:
w wezle wstepujagcym orbita komety niemal przetnie sie z orbitg Ziemi, w zwigz-
ku z czym zaistnieje mozliwo$¢ wielkiego zblizenia, a moze nawet zderzenia
komety z Ziemia.

Badania ruchu komety staty sie wiec bardzo interesujace, wymagaty jednak
znacznie doktadniejszych elementéw wyjsciowych, niz tych z 1957 r. podanych
przez C. Dinwoodie. Nalezalo zatem najpierw poprawi¢ elementy orbity
komety na podstawie obserwacji z ostatnich jej pojawien. Wtym celu na podsta-
wie do$¢ doktadnych elementéw C. Dinwoodie [1] z 1952 r. dokonane zostato
najpierw prowizoryczne [9], a potem doktadniejsze [10] powigzanie pojawien
sie komety w 1952 i 1956/57 r. Uwzglednione zostaty perturbacje w ruchu komety
wywotane przez siedem planet (od Merkurego do Urana) oraz wykorzystane
wszystkie, chociaz bardzo nieliczne obserwacje, z ktorych czesé przestat
uprzejmie dr C. Dinwoodie w drodze prywatnej korespondencji.

Bardzo mata liczba obserwacji komety Grigg-Skjellerup na niewielkim od-
cinku orbity w poblizu perihelium (nie pozwalajgca nawet na tworzenie miejsc
normalnych) skiania do wykorzystania obserwacji z kilku ukazan sie komety.
W zwigzku z tym podjete zostaty obliczenia perturbacji wstecz do 1947 r. i na-
stepnie powigzane trzy pojawienia sie komety w latach 1947, 1952 i 1956/57.
Z dwudziestu obserwacji dokonanych w czasie tych trzech powrotéw komety
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zostato wykorzystanych 15 (pozostate okazaly sie btedne i dlatego odrzucone).

Przedstawimy ponizej badania ruchu komety w okresie lat 1947—1977,
obejmujace przygotowanie jak najdoktadniejszych elementéw orbity przed zbli-
zeniem komety do Jowisza, obliczenia w okresie samego zblizenia oraz przewi-
dywania skutkow, jakie pociggnie za sobg zmiana orbity komety wywotana tym
zblizeniem.

POWIAZANIE TRZECH POJAWIEN SIE KOMETY

Podstawg badan ruchu komety byt system elementéw orbity uzyskany z osta-
tecznego powigzania dwoch jej pojawien sie w latach 1952 i 1956/57 [10].
W heliocentrycznym ruchu komety zostaty obliczone zaktdcenia wywotane przez
osiem kolejnych planet od Merkurego do Neptuna. Perturbacje obliczane byly
metodg wariacji elementéw w przypadku wszystkich planet z wyjatkiem
Merkurego. Odpowiednie wzory przystosowane do rachunku aryfanometrycznego
przez wprowadzenie krakowianéw zostaty podane przez M. Bielickiego [9].

Metoda wariacji elementéw, ze wzgledu na stosunkowo skomplikowane wzory
matematyczne, jest moze najbardziej pracochtonna ze wszystkich metod uwzgled-
niajagcych wplyw planet na ruch komety. Jednakze posiada ona niewagtpliwie
wiele zalet, ktére odpowiednio wykorzystane pozwalajg na obliczenie wplywu
wszystkich planet w czasie prawdopodobnie niewiele diuzszym niz innymi

metodami, przy jednoczesnej duzej gwarancji doktadnosci i poprawnosci ra-
chunkow.

Wobliczeniach perturbacji w ruchu komety Grigg-Skjellerup zostato wprowa-
dzonych wiele ,uproszczen”, ktére wynikajg z wtasnosci metody wariacji

elementéw i w niczym oczywiscie nie umniejszaja doktadnosci rachunkow,
natomiast zaoszczedzajg wiele pracy. Wykorzystane zostaty przede wszystkim
dwie zalety metody wariacji elementéw:

1. zmiany elementdéw orbity oskulacyjnej nie zalezg zbyt silnie od wartosci
samych zmian oraz doktadnos$ci elementéw wyjsciowych,

2. perturbacje wywotane przez planety mozna obliczy¢ dla kazdej z nich
oddzielnie.

W zwigzku z tym perturbacje obliczane byly ze zmiennymi elementami, ale
z uwzglednieniem zmian wywotanych tylko przez Jowisza i Saturna oraz czes-
ciowo Wenus i Ziemie. Perturbacje wywotane przez pozostate planety sg zniko-
ipe, albo ze wzgledu na matg mase (Merkury, Mars), albo duzg odlegto$¢ planety
od komety (Uran, Neptun). Zmiany elementéw wywotane przez te planety nie
majg najmniejszego wplywu na warto$¢ obliczanych perturbacji i ekstrapolowa-
nie tych zmian przy kazdym kolejnym kroku bytoby zwykitg stratg czasu.

Perturbacje wywotane przez Wenus i Ziemie majg charakter niewielkich
zmian oscylacyjnych we wszystkich elementach oprécz anomalii Sredniej, gdzie
ciggte narastanie spowodowane jest podwdéjnym catkowaniem zmian w $rednim
ruchu dziennym. W tym przypadku wystarczy wiec tylko wprowadzi¢ poprawke
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barocentryczng do $redniego ruchu dziennego elementéw wyjsciowych, aby zu-
petnie dobrze uwzgledni¢ niewielki wptyw Wenus i Ziemi na wartosci obliczo-
nych perturbacji.

Metoda wariacji elementéw nie wymaga tez wielocyfrowych rachunkéw,
w zwigzku z czym wszystkie obliczenia perturbacji prowadzone byly co naj-
wyzej pieciocyfrowo. Jako kryterium doktadno$ci i poprawnosci rachunkéw
przyjety byt normalny przebieg trzecich réznic dyferencjatéw perturbacji, co
warunkowato takze ustalenie odpowiedniego odstepu catkowania w zalezno$ci
od masy zaktocajacej planety, jej odlegtosci od komety i potozenia komety na
orbicie.

W rezultacie w pierwszej fazie obliczen perturbacji w okresie jednego obie-
gu komety ekstrapolowane byly tylko zmiany elementéw wywotane przez Jowi-
sza i Satuma, a dopiero potem uwzgledniony zostat takze wplyw pozostatych
planet, w oparciu o obliczone juz wspétczynniki przy sktadowych sity perturba-
cyjne;j.

Wptyw Merkurego na ruch komety uwzgledniony zostal w zasadzie meto-
dg barocentryczng. Zastosowanie metody wariacji elementéw w przypadku
Merkurego wymagatoby obliczeA z odstepem 5 dni z powodu szybkiego
ruchu planety wokét Stonca. Tak wielki naktad pracy byitby jednak bezcelowy,
poniewaz ze wzgledu na niewielka mase Merkurego, jego matg odlegto$¢ od
Stonca, a na ogoét duzg od komety mozna bardzo dobry wynik osiggng¢ metodg
barocentryczng w spos6b nieporéwnywalnie szybszy. Jednakze w perihelium
kometa moze zblizy¢ sie do Merkurego na odlegto$¢ okoto 0.4 j.a. i na tym od-
cinku orbity (kometa biegnie tu przez pewien czas ,réwnolegle” do planety)
zastosowanie metody barocentrycznej moze da¢ wyniki nieco btedne. Dlatego
tez w okolicy perihelium perturbacje w ruchu komety wywotane przez Merkurego
obliczane byly w odstepach 5-dniowych metodg wariacji elementéw. Perturba-
cje obliczone w ten spos6b zostaty takze uwzglednione w efemerydzie potrzeb-
nej dla poréwnania rachunku z obserwacjami komety. Mozna stwierdzi¢, w jaki
sposéb zaniedbanie niewielkich fluktuacji w elementach orbity komety wywota-
nych przez Merkurego wplywa na wynik poréwnania obliczen z obserwacjami.
Zestawmy w tym celu sumy kwadratow odchytek z dwukrotnego powiazania
dwéch pojawien sie komety w latach 1952 i 1956/57, kiedy raz wptyw Merkurego
uwzgledniony byt tylko barocentrycznie, a drugi raz z wprowadzeniem fluktuacji
obliczonych w poblizu perihelium metoda wariacji elementéw:

Wptyw Merkurego w poblizu 1 bez fluktuacji: [>t>] = 118.83
perihelium | z fluktuacjami: [bt] = 118.45

Taka rdznica nie ma oczywiscie zadnego znaczenia praktycznego, ale oka-
zuje sie, ze jest jednak wyczuwalna rachunkowo.

Wptyw Neptuna na ruch komety jest bardzo maty ze wzgledu na wielka od-
legtos¢ komety od planety, jednakze perturbacje wywotane przez Neptuna majg
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charakter wprawdzie niewielkich, lecz statych zmian w elementach orbity w cza-
sie kolejnych obiegéw komety wokot Stonca.

Tabela 1

Perturbacje wywotane przez Neptuna
w czasie trzech kolejnych obiegéw komety wokét Storica

Okres SM 87i 8n Si
1947-1952 -0:'54 +0:06 -0"02 +0" 14 K Tod
1952-1957 -0.58 +0.02 -0.01 +0. 15 +0.02
1957-1962 -0.60 -0.02 -0.01 +0. 16 +0.01

Poniewaz w poréwnaniu z kometg Neptun jest prawie nieruchomy wzgledem
Stofca, zmiany wywotane przez te planetg na jednakowych odcinkach orbity
komety sg tez praktycznie jednakowe. W tab. 1 wida¢ staty charakter zmian
wywotanych przez Neptuna, co moze by¢ takze pewnego rodzaju kontrolg po-
prawnos$ci obliczen perturbacji w tym przypadku.

Wplyw Merkurego, a w szczeg6lnosci Urana i Neptuna na ruch komety, jest
praktycznie znikomy i mozna by uwazaé, ze takie formalne uwzglednienie wpty-
wu tych planet jest witasciwie zbedne. Jednak orbita komety Grigg-Skjellerup
ma duzy mimos$réd (e = 0.7) i niewielka zmiana w anomalii $redniej powoduje
kilkakrotnie wiekszg zmiane w anomalii prawdziwej w poblizu perihelium, a to
z kolei moze spowodowaé roznice w efemerydzie, poré6wnywalng z wielkoscig
btedu Sredniego obserwacji. Je$li wiec chodzi o uzyskanie jak najdoktadniej-
szych elementow wyjSciowych dla bliskiego przejscia komety koto Jowisza
w 1964 r., to wptywu Urana i Neptuna na ruch komety nie mozna pomingé. Warto
tez zauwazy¢, ze zaniedbanie wptywu dalekich planet mogtoby, przy wnikliwej
analizie, doprowadzi¢ do wykrycia jakich$ pozornych anomalii w ruchu komety.
W takim przypadku nalezatoby zasadniczo uwzglednié¢ wszystkie wplywy grawi-
tacyjne na ruch komety, a wiec takze Plutona i pier$cienia planetoid.

W oparciu o elementy orbity dla daty i952.1H.9.0 uzyskane z powigzania
dwdch pojawien sie komety [10] zostaty obliczone perturbacje wywotane przez
8 planet w ruchu komety w przéd do 1957 r. i wstecz do 1947 r. Nastepnie zo-
stata obliczona zaktécona efemeryda komety na te lata i poréwnana z obserwa-
cjami. W obserwowanych wspo6trzednych komety zostat uwzgledniony wplyw
aberracji i paralaksy dziennej, a moment obserwacji zostat poprawiony o czas
aberracji oraz poprawke czasu efemerydalnego (momenty obserwacji podawane
sg w czasie uniwersalnym).

W wyniku poréwnania obserwacji z efemeryda utworzone zostaly réznice
O—Co Okazato sie jednak, ze ws$rdd w ogdle niezbyt licznych obserwacji zna-
lazto sie kilka z nieznanych powoddéw wyraZznie odbiegajagcych od pozostatych;



70 Z pracowni i obserwatoriow

zostaty one uznane za btedne i odrzucone. Wediug sugestii F. Kepinskiego
nie jest wykluczone, ze wigze sie to z jakimi$ fizycznymi zmianami w samej
komecie (nagte wybuchy czy rozbtyski).

Aby zobrazowac, jakie trudnosci napotyka sie przy wykorzystywaniu obser-
wacji komety Grigg-Skjelterup dla poprawiania jej orbity, rozpatrzmy obserwa-
cje z 1947 r., ktére sprawity szczegdlnie wiele kiopotu (tab. 2). Pie¢ obserwacji
dokonanych przed przejsciem komety przez perihelium obejmuje trzy pozycje

Tabela 2
Poréwnanie obserwacji komety Grigg-Skjellerup z efemeryda

Moment obserwacji . . o-C
Nr UT. Miejsce obserwacji
AacosS AS

1 1947 Mar. 11.13965 Flagstaff (+31"5) (-40" 7)
2 11.73615 Johannesburg + 17 -33.2
3 12.14472 Flagstaff +15.2 -33.0
4 U 16257 " +13.4 -32.0
5 15.73042 Johannesburg + 15 -32.8
6 Maj 22.13940 Algier - 17 - 56
7 25.13157 " + 10O - 9.8
1 1961 Lis. 9.83847 Okayama Br. + 0.7 + 3.6
2 10.51193 Flagstaff + 21 + 15

z Flagstalf i dwie z Johanne$burga. Pierwsza obserwacja z Flagstaff wyraznie
rézni sie od pozostatych (w tab. 2 0—C w nawiasach) i zostata odrzucona, nato-
miast dalsze cztery stawiajg nas w trudnym potozeniu. Systematyczny przebieg
roznic O—C w deklinacji nie budzi zadnych watpliwo$ci, ale r6znice w rekta-
scensji obserwacji z Flagstaff nie zgadzaja sie z réznicami obserwacji z Johan-
nesburga. Nic nie upowaznia do odrzucania jednych Ilub drugich obserwacji,
jakkolwiek pierwsza, btedna, z Flagstaff mogtaby rzuca¢ pewien cien takze na
dalsze obserwacje z Obserwatorium Lovella. Poréwnania z obserwacjami z Al-
gieru robi¢ nie mozna, bo te zostaty dokonane p przejSciu komety przez peri-
helium na innej cze$ci orbity komety. Pozostaty wiec dwie mozliwosci: albo
nalezy odrzuci¢ odchylenia w rektascensji obserwacji zaréwno z flagstaff jak
i z Johannesburga, albo tez uzy¢ wszystkich obserwacji dla poprawienia orbity
(oprécz tej wyraznie biednej).

Obie préby zostaty dokonane z bardzo ciekawym wynikiem. Okazato sie, ze
rozbieznos$ci w obserwacjach wptynety tylko na warto$¢ 6 S$redniego ble.du
jednej obserwacji, a poprawki elementow orbity sg praktycznie jednakowe. Oto
zestawienie z obydwu préb:

I. Poprawienie orbity bez odchytek Aa obserwacji z Flagstaff i z Johannes$burga,

£- = 2n66
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Il. Poprawienie orbity na podstawie wszystkich obserwacji,
£- £3740

Poprawki do elementéw orbity uzyskane z obydwu préb:

Am ~ 0-19 -0.24 Adi) +6.40 +6'' 30
14 An - 3.85 - 381 A +7.54 +7.85
Ay - 110 - 114 Al +0.76 +0.67

Aby unikngé¢ zarzutu tendencyjnego dobierania sobie obserwacji, ostatecz-
nie dla poprawienia orbity wykorzystane byly wszystkie dostepne obserwacje
z odrzuceniem tych tylko, ktérych ,btedno$¢” mozna uznaé za bezsporna.
W sumie otrzymujemy z trzech pojawien sie komety 31 réwnan wijacych szuka-
ne poprawki elementdéw orbity z réznicami 0 —C. Wspoétczynniki w réwnaniach
obserwacyjnych obliczane byly wzorami krakowianowymi podanymi przez T. Ba-
nachiewicza [2]. Wzory te, bardzo wygodne w rachunku arytmometrycznym,
pozwalaty na obliczenie wspoétczynnikéw na momenty w jednakowych odstepach
czasu (takich, jak efemeryda), przez co uzyskano mozliwo$¢ kontroli réznicami
(ponadto dla kontroli jedna pozycja przeliczana byta jeszcze zupetnie innymi
wzorami [2]). Do rozwigzania réwnan normalnych zostat zastosowany takze algo-
rytm krakowianowy.

Obserwacje z 1947 r., pomimo swej niedoskonatos$ci, stanowig jednak nie-
zwykle cenny materiatl dla poprawienia elementéw orbity. Niedoktadnosci ele-
mentéw orbity poczatkowej wyraznie odhity sie przy poréwnaniu obserwacji
z rachunkiem dzieki matej odlegtosci komety od Ziemi w chwili dokonywania
obserwacji, poniewaz w 1947 roku nastapito duze zblizenie komety do Ziemi
(tab. 5). Do$¢ duze odchylenia efemerydy od obserwacji udaje sie zlikwidowa¢c
wprowadzeniem do elementéw wyjsciowych niewielkich poprawek, ktére nie maja
prawie zadnego wplywu na przedstawienie obserwacji z lat 1952 i 1956/57. Cie-
kawe, ze wielko$¢ poprawek otrzymanych z powigzania trzech pojawien lezy
w granicach biedéw poprawek uzyskanych z powigzania tylko dwoéch pojawien.
Swiadczy to o realnosci wprowadzonych poprawek i dowodzi, ze wykorzystanie
obserwacji z 1947 r. pozwala na rzeczywiste kolejne poprawienie elementéw
orbity poczatkowej. Dlatego tez przeprowadzenie dalszych rachunkéw bez ocze-
kiwania na obserwacje z pojawienia komety w 1961/62 r. wydaje sie uza-
sadnione.

Zaktécona efemeryda komety na jej pojawienie w 1961/62 r. obliczona na
podstawie elementéw bardzo zblizonych do elementéw uzyskanych 2z powigza-
nia trzech pojawien zostata opublikowana w ,,Acta Astronomica [111* Juz po
ukonczeniu obliczen dotyczacych omawianej pracy ukazaty sie w cyrkularzach
MUA (1787 i 1794) pierwsze obserwacje komety z jej ostatniego pojawienia.
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Kometa zostata odnaleziona w Okayama Branch, filii Obserwatorium w Tokio
oraz we Flagstaff. Porownanie obserwacji z efemeryda, opublikowang w ,,A.A."*
podane jest w ostatnich dwoch pozycjach tab. 2. Tak dobra zgodno$¢ obser-
wacji z rachunkiem catkowicie potwierdza zaréwno bezbtedno$é dotychczaso-
wych obliczen, jak tez duza doktadnos$¢ elementow wyjsciowych. Jest to takze
ostatecznym i najwazniejszym argumentem za stuszno$cig podjetej decyzji
kontynuowania badan ruchu komety bez wykorzystania obserwacji z jej ostatnie-
go pojawienia. Nalezy jednak doda¢, ze elementy poprawione moga tez nieco
gorzej przedstawi¢ obserwacje z 1961 r. niz elementy pierwotne, je$li istnieje
jaka$ niegrawitacyjna anomalia w ruchu komety, ktérg mozna wykry¢é dopiero
przez kolejne powigzania kilku pojawien sie komety.

ZBLIZENIE KOMETY DO JOWISZA W 1964 R.

Opierajac sie na elementach uzyskanych z powigzania trzech pojawien, prze-
prowadzone zostaty badania ruchu komety podczas jej kolejnego obiegu wokot
Storica w okresie 1962—1967. Obieg ten jest szczegdlnie wazny w ruchu komety
ze wzgledu na jej duze zblizenie do Jowisza w poblizu aphelium.

Dotychczasowe doktadne obliczenia byty wtasciwie przygotowaniem do
,.przeprowadzenia” komety w poblizu Jowisza. To zblizenie komety nastrecza
wielu trudnosci rachunkowych w zwigzku z konieczno$cig zmniejszania odste-
péw catkowania. W poblizu Jowisza perturbacje w heliocentrycznym ruchu ko-
mety wywotane przez te planete sg ogromne, a ich szybkie zmiany naruszaja
spokojny przebieg trzecich roznic dyferencjatow perturbacji. W zwigzku z tym
ten 5-letni okres ruchu komety zostat dla wygody rachunkowej podzielony na
trzy czesci: przed i po bliskim przejsciu koto Jowisza ruch komety badany byt
heliocentrycznie, a w okresie zblizenia komety do planety — jowicentrycznie.

Obliczenia w heliocentrycznym ruchu komety w 10-dniowych odstepach do-
prowadzone zostaty do takiego momentu, kiedy wptyw zblizenia do Jowisza
dawatl sie juz wyraznie odczu¢ w przebiegu trzecich roznic (odlegto$é komety
od Jowisza wynosita wtedy okoto 0.8 j.a.). Od tej chwili dalsze obliczenia
prowadzone byty w jowicentrycznym ruchu komety. Perturbacje wywotane przez
Stonce sg wtedy duze, ale odlegtos¢ komety od Stonca jest takze duza i jej
zmiany nie powodujg nagtych zmian dyferencjatéw perturbacji. Pozwala to na-
dal zachowa¢ 10-dniowy odstep catkowania, co w ruchu heliocentrycznym bytoby
niemozliwe. W odpowiednim momencie nastapit powr6t do rachunkéw w ruchu
heliocentrycznym. W tai sposdb caty okres obiegu komety obejmujacy jej bliskie
przejscie koto Jowisza zostat przeliczony bez potrzeby zmniejszania odstepu
catkowania ponizej 10 dni.

Metoda rachunkéw w jowicentiycznym ruchu komety byta stosowana przez
M. Kamienskiego w pracach dotyczgacych badan ruchu komety Wolf I [3].
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Jednak niezbyt doktadne rachunki prowadzone byty tylko dla kontroli $cistych
obliczen dokonanych w heliocentrycznym ruchu komety. Zgodno$é wynikéw obli-
czen prowadzonych obiema metodami byta wystarczajgca dla potwierdzenia po-
prawnosci rachunkéw w ruchu heliocentrycznym. Natomiast F. Kepinhski
w pracy dotyczacej bliskiego przejscia komety Kopffa koto Jowisza [4] udowod-
nit rachunkowo praktyczng identycznos¢ wynikdw obliczeh przeprowadzonych
metodg helio- i jowicentryczng. Potwierdza to w zupetnosci catkowitg ,samo-
dzielno$¢” metody jowicentrycznej, ktora w takim tez charakterze zostata za-
stosowana przy badaniach ruchu komety Grigg-Skjellerup.

Perturbacje wywotane przez Jowisza obliczane byty w odstepach 10-dnio-
wych i w chwili, kiedy utrzymanie tego odstepu okazato sie niemozliwe (ze
wzgledu na przebieg trzecich réznic), nastgpito przejscie do ruchu jowicentry cz-
nego. Z elementami orbity jowicentrycznej obliczane byty dalej perturbacje
w ruchu komety wywotane przez Stonce, przy czym do jego masy dodane zosta-
ty masy Merkurego, Wenus, Ziemi i Marsa; w ten sposéb uwzgledniono takze
wplyw tych czterech planet na jowicentryczny ruch komety. Obliczone tez
byty perturbacje wywotane przez Saturna.

Dla sprawdzenia poprawnos$ci przejscia do orbity jowicentrycznej oraz
obliczen perturbacji w ruchu jowicentry cznym dokonana zostata nastepujgca
kontrola. W 40-dniowym odstepie czasu ruch komety badany byt dwukrotnie,
raz heliocentrycznie, drugi raz jowicentrycznie, a nastepnie zostaty obliczone
dwukrotnie i porownane jowicentryczne wspoOtrzedne prostokgtne komety. Po-
dobna kontrola zostata przeprowadzona przy powrocie do rachunkéw helio-
centry cznych.

Dla ilustracji charakteru planetocentrycznego ruchu komety podane sg ni-
zej ekliptyczne elementy jowicentrycznej orbity komety na date bliskg przejscia
komety przez perijowium:

T= 1964.111. 17.483 E.T.

a =-0.016595 & = 1257796
e = 20.8189 0) = 111.585
q= 03289 n = 237381 19500
/i = 22273:8 i = 74.168

Wida¢, ze orbita jowicentryczng jest ,,zdecydowana” hiperbolg o duzym
mimosrodzie.Przejscie komety najblizej Jowisza nastagpi w chwili 1964.111. 17.302
U.T. wodlegtosci 0.3281 j.a.

W odpowiednim momencie dokonane zostato przejscie do rachunkéw znowu
w heliocentrycznym ruchu komety. Z elementéw orbity heliocentrycznej od razu
widoczne byty skutki zblizenia komety do Jowisza: zmalat mimosrod i $redni
ruch dzienny, a wzrosto nachylenie ptaszczyzny orbity do ptaszczyzny ekliptyki;
dtugosé¢ wezta mato sie zmienita, ale wezet wstepujacy prawie pokrywat sie
teraz z perihelium. Te zmiany orbity mozna juz byto uzna¢ za ,,trwate”, jak-
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kolwiek kometa byta jeszcze nadal do$¢ blisko Jowisza wywierajacego znaczny
wptyw na jej ruch. Dalsze rachunki heliocentryczne doprowadzity do elementéw,
na podstawie ktorych mozna obliczy¢ efemeryde na powrdt komety w 1967 r.

Prowizoryczne badania zblizenia komety do Jowisza w 1964 r. [7] (takze
w jowicentrycznym ruchu komety) przeprowadzone byty z mato doktadnymi ele-
mentami orbity heliocentrycznej, a w ruchu komety uwzgledniane byty tylko per-
turbacje wywotane przez Jowisza i Saturna. Ciekawe jest porownanie elementow
wejsciowych i wyjsciowych uzyskanych z obliczen prowizorycznych i doktad-
nych. Obrazuje to wptyw doktadnosci elementow wejsciowych na wynik obli-
czen w przypadku bliskiego przejscia komety koto Jowisza (tab. 3). Wida¢, ze

Tabela 3

Poréwnanie wynikéw obliczert prowizorycznych i doktadnych
w przypadku zblizenia komety do Jowisza w 1964 r.

Réznica w elementach Réznica w elementach Réznica w perturbacjach

wejsciowych wyjsciowy ch
AM + 1091'3 + 90.1 - 1972
Af + 99 - 180 - 279
A<l - 1385 - 140.4 - 19
AT7 - 39.6 - 374 + 2.2
AE - 227 + 4.0 + 26.7
An + 0.0147 - 0.0530 - 0.0677

ré6znice w perturbacjach w niektérych elementach sg do$¢ duze. Jes$li wzigé
pod uwage, ze zblizenie komety Grigg-Skjellerup nastapi na skraju sfery pre-
dominacji Jowisza, to mozna przypuszcza¢, ze w przypadku bardziej ciasnych
zblizen doktadnos$¢ elementéw wejsciowych mogtaby w znacznym stopniu zawa-
zy¢ na wyniku obliczen perturbacji.

MOZLIWOSC WIELKIEGO ZBLIZENIA KOMETY DO ZIEMI

Po zblizeniu komety do Jowisza w 1964 r. orbita jej zmieni sie w taki spo-
sOb, ze w wezle wstepujacym bedzie sie niemal przecinata z orbitg Ziemi.Z ele-
mentéw z 1967 r. mozna wyznaczy¢ odlegtosé wezta orbity komety od orbity
Ziemi réwng 0.003 j.a. W zwigzku z tym zaistnieje mozliwo$¢ duzego zblizenia
komety do Ziemi, a w sprzyjajacych warunkach zderzenie komety z Ziemig nie
bytoby wykluczone. Aby przeprowadzi¢ prowizoryczne przewidywania kiedy
taka sposobno$¢ mogtaby sie nadarzy¢, w pierwszym przyblizeniu wystarczy
zbadac¢, kiedy nastapig najblizsze przejscia komety przez perihelium (wezet
przypada bardzo blisko niego).
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Rys. 1. Deformacja heliocentrycznej orbity komety Grigg-Skjellerup na skntek bliskiego

przej$cia komety koto Jowisza w 1964 r.

Tabela 4

Przejscia komety przez perihelium na podstawie elementéw

z 1967 roku
Przejscie komety Dtugos$¢ Ziemi wyniesie
przez perihelium 212° (23 kwietnia)
1967 styczen 16 po 97 dniach
1972 marzec 1 po 53 "
1977 kwiecien 14 po 9 "

1982 maj 29 przed 36 dniami
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Dtugo$¢ wezta wstepujgcego orbity komety wynosi 213°. Ziemia w swym
ruchu wokét Stonca osigga takag diugos¢ ekliptyczng 23 kwietnia i tylko w tym
czasie moze nastgpi¢ duze zblizenie komety do Ziemi. Z tab. 4 wida¢, ze
odpowiednie warunki dla takiego zblizenia moga zdarzy¢ sie dopiero w 1977r.
Mozna tatwo stwierdzi¢ graficznie, ze do tego czasu kometa nie zblizy sie
bardzo do Jowisza, nie nalezy wiec spodziewac sie jakichs$ radykalnych zmian
w elementach jej orbity, z drugiej strony bez takich zmian opdznienie przejscia
komety przez perihelium o 9 dni w przeciggu 10 lat wydaje sie mato prawdopo-
dobne. Wkazdym razie to, czy warunki zblizenia komety do ziemi poprawig sie
czy pogorszg, zalezy tylko od wptywu Jowisza na ruch komety w okresie 1967—
1977.

Zagadnienie jest na tyle interesujgce, ze zostaly podjete obliczenia per-
turbacji w ruchu komety do 1977 r. Istotng role odgrywa wptyw Jowisza na ruch
komety, ale obliczone zostaty takze perturbacje wywotane przez Saturna, Wenus
i Ziemie, przy czym wplyw tych ostatnich dwoch planet uwzgledniony zostat
barocentrycznie.

W okresie 1967—1972 orbita komety nie ulegnie duzej zmianie pod wplywem
dziatania planet, ale w okresie 1972—1977 wptyw Jowisza na ruch komety w zde-
cydowany sposob zawazy na charakterze zblizenia komety do Ziemi w kwietniu
1977 r. Wprawdzie najmniejsza odlegto$¢ komety od Jowisza nie osiggnie nawet
wartosci 2.5 j.a., jednak przez dtuzszy czas w okolicy aphelium kometa bedzie
przebywata w odlegtosci mniejszej niz 3 j.a. od Jowisza. Wywota to do$¢ duze
zmiany w anomalii $redniej, S$rednim ruchu dziennym i mimosrodzie orbity
komety. Wszystkie te zmiany bedg jednak niekorzystne dla zblizenia komety do
Ziemi. Sredni ruch dzienny i mimoéréd wzrosna, przez co zwiekszy sie nieco
odlegto$é wezta wstepujacego od orbity Ziemi (wyniesie teraz okoto 0.012 j.a.),
a co najwazniejsze, kometa znacznie przys$pieszy swoje przejsScie przez peri-
helium, niz moglibySmy oczekiwa¢ tego na podstawie elementéw z 1967 r.
(tab. 4). Wzwigzku z tym kometa przejdzie przez wezet orbity prawie o dwa ty-
godnie wczes$niej niz Ziemia i w rezultacie nie zblizy sie do Ziemi bardziej niz
na odlegto$¢ 0.19 j.a. Warto tez doda¢, ze w tym czasie kometa zblizy sie dosc
znacznie do Wenus (na okoto 0.3 j.a.).

Mozliwos$¢ efektownego zblizenia komety do Ziemi w 1977 r. zostanie zatem
udaremniona przez wptyw Jowisza na ruch komety w okresie 1972—1977. W chwili
przejscia komety przez wezet w 1977 r. roznica diugosci ekliptycznych komety
i Ziemi wyniesie kilkanascie stopni. W 1982 r. réznica ta jeszcze sie powigkszy
(kometa przejdzie przez wezet dopiero w maju) i bedzie stale wzrastata przy
nastepnych powrotach komety. Poniewaz ponowne kolejne zblizenie komety do
Jowisza moze nastapi¢ dopiero v marcu 2000 roku (co mozna tatwo stwierdzi¢
graficznie), wiec do tego czasu orbita komety nie 'ulegnie duzym zmianom,
a zatem wiekszego zblizenia komety do Ziemi takze nie nalezy sie spodziewac.

Jesli z kometg zwigzany jest roj meteorytow, to na skutek zmian orbity
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wywotanych zblizeniem komety do. Jowisza w 1964 r. r6j ten powinien zostaé
zaobserwowany w postaci deszczu meteoréw. Poczawszy od 1967 r. kazdego
roku 23 kwietnia Ziemia bedzie przechodzita bardzo blisko wezta wstepujgce-
go orbity komety i w latach przejs¢ komety przez perihelium r6j moze byc¢ za-
obserwowany, a nalezy oczekiwaé, ze bedzie tym intensywniejszy, im mniejsza
bedzie réznica w czasie przejs¢ przez wezet komety i Ziemi. W zwigzku z tym
najbogatszych deszczéw meteor6w mozna sie spodziewac¢ w latach 1977 i 1982.
Radiant meteoréw dla roju zwigzanego z kometg Grigg-Skjellerap byt juz wyzna-
czany [5], jednak warunki powstania deszczu meteoréw byty dotychczas znacz-
nie gorsze niz po zmianie orbity komety, szczegodlnie jesSli roj jest zwiagzany
blisko z kometg i nie jest zbyt rozlegty.

Deszcz meteoréw zwigzanych z kometa Grigg-Skjellerup moze by¢ obserwo-
wany na potudniowej pétkuli. Wspotrzedne radiantu dla tego roju od 1967 r. wy-
noszgca réwnonoc 1950.0):

rekt. 109°, deki. - 45°.

Heliocentryczna predkos¢ meteoréw wyniesie 38.5 km/sek, geocentryczna
15.2 km/sek. Obfitszy spadek meteoréw powinien wystgpi¢ 23 kwietnia 1977 r.,
kiedy réznica w momentach przej$s¢ komety i Ziemi przez wezet wyniesie 12 dni.

ZAKONCZENIE

Badania ruchu komety Grigg-Skjellerup sg interesujgce gtéownie z tego wzgle-
du, ze istniejg mozliwosci duzych zblizen komety do planet: w aphelium do
Jowisza, w perihelium do Wenus i Ziemi. Dla ogdlnego obrazu podana zostata

tabela wszystkich zblizen komety do tych planet w ciggu 30 lat badanego ruchu
komety.

Tabela 5

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

Wenus Zienmia Jowisz
Moment zblizenia i Moment zblizenia i Moment zblizenia min
u.T. P min u.T. p min u.T. P
1947: IV. 1b.2 1.084 1947. 1V. 12.4 0.159 1947. V. 8.8 4.512
1952. I11. 9.0 0.943 1952. 1l. 8.8 0.519 1953. 1.24.9 4,250
1957. 1.31.5 0.797 1957. 1. 6.2 1,065 1956.XI1. 20.1 4.472"°
1961. XII. 28.8 0.707 1962. 1.10.1 1.484 1964. 111. 17.302 0.3281
1966. 1X. 14.8 1.295 1967. |. 4.5 1.471 1972. VI. 19 3.999
1971. V1. 25.8 1.243 1972. 11. 15.0 0.820 1976. 1. 16.4 2.667

1977.1vV. 18.4 0.293 1977, 1vV. 1.9 0.189
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Z tabeli 5 wida¢, ze w okresie 1947—1977 kometa tylko dwa razy zblizyta
sie ,,powaznie” do Ziemi, raz do Wenus i raz do Jowisza. Oczywiscie tylko
zblizenie do Jowisza wywarto trwaly wptyw na dalszy ruch komety.

W tabeli 6 podane sg elementy orbity oskulacyjnej na momenty bliskie ko-
lejnych przejs¢ komety przez perihelium. Wida¢ wyrazng zmiane orbity komety
po zblizeniu do Jowisza w 1964 r.

Tabela 6

Elementy orbity oskulacyjnej komety Grigg-Skjellerup

Przejscie przez 1950.0
perihelium (E.T.) q n a € i o ©
1947. 1vV.18.14 0.8531 0720115 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. 1. 2.63 0.8553 0.20102 2.8861 0.70365 17.64 215.39 356.33
1961.X11.31.36 0.8578 0.20083 2.8879 0.70298 17.62 215.37 356.38
1967. 1.16.44 1.0028 0.19246 29711 0.66247 21.05 212.69 359.17
1972. 11l. 2.56 1.0012 0.19257 2.9699 0.66289 21.07 212.65 359.28
1977. 1V .10.86 0.9933 0.19327 2.9627 0.66475 21.10 212.65 359.32

Wydaje sie, ze inne, bardziej szczeg6towe badania ruchu komety na podsta-
wie dotychczas dokonanych obliczen bylyby niecelowe. Bardzo skapy materiat
obserwacyjny nie pozwala na wycigganie wnioskéw, np. o istnieniu jakich$
niegrawitacyjnych anomalii w ruchu komety. Kometa jest obiektem stabym
(1375 w odlegtosci 1 j.a. od Stonca i od Ziemi), bez wyraznej kondensacji
w centrum, w okresie widocznosci stale przebywa na niebie dos$¢ blisko Stonca,
stagd wiec moze nieliczne i obarczone duzymi btedami obserwacje. Mogtyby byc¢
prowadzone badania ruchu komety wstecz, az do 1922 r., a nawet dalej od daty
pierwszego jej odkrycia w 1902 r. Caly material obserwacyjny z tego okresu
mogtby by¢ wystarczajagcy dla wyciggniecia ogdlniejszych wnioskéw oraz dla
uzyskania dobrych podstaw do badania ruchu komety jeszcze przed jej odkry-
ciem. Jednak o podjeciu takiej pracy bez zastosowania maszyny elektronowej
nie moze by¢ nawet mowy.

Dotychczasowe obliczenia miaty na celumozliwie wiarygodng przepowiednie
przysztych loséw komety w zwigzku ze zmianami orbity, jakie pociggnie za soba
zblizenie komety do Jowisza w 1964 r. Wydaje sie, ze cel ten zostat osiagniety.
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Kometa nie powinna sprawi¢ nam zadnej niespodzianki az do jej nastepnego
zblizenia do Jowisza w 2000 r. Ale mozliwe, ze do tego czasu kometa przestanie
istniec.

Warszawa, czerwiec 1962 r.
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BADANIA STATYSTYCZNE POPULACJI GROMAD GALAKTYK

W ZONN

CTATMCTM1ECKOE MCCIIEfIOBAHME HACEJ1EHMH
TAJAKTMIECKHX CKOnJIEHMM

B.3 OHH
Coaep*aHwe

yKa3WBaeTca Ha gacTbie ouuhGkm 3aKliiogeHMM BbiTeKatomwx M wccjie-
floBaHMft npOM3BefleHI}bIX Ha "Bbl6opKax", KaKMMM HBIHIOTCfl nOMTW MTO Bce
KaTajiom 3Be3fl mjih rajiaKTMK, ecjiw mw He ycMaTpMBaeM cymecTByiomHX
b hmx CMCTeMaTMgecKHX norpeuiHOCTeii. Tanem owh6kom HBJiHeTca 3aKliio-
gemie (OCHOBaHHOe Ha HenocpeacTBeHHbix HaSjiiofleHHHxX) o tom, gTO otho-
CMTejibHoe qgnc.no cnwpajibHbix rajiaKTMK b TecHbix rajiaKragecKMX ckoii-
jieHMHX TOpa3fl0 MeHbiue, geM b otkphthx mqgeM b o6meM raliaKTMgecKOM
nojie. Ecjim mm ycMOTpuM BlinaHMe norpewHocTeft Bbi3BaHHbix cymecTBO-
BaHMeM cejieKUMM b Bbi6ope rajiaKTMK (3aBMcaiueft ot paccTOHHHH u 4>yh-
KUHM CBeTMMOCTM rajiakK TMK pa3HblX TMnOB), TO Mbl lipHfleM K BblIBOnyO TOM,
qTO no cymecTBy HeT pa3HMu Mew/iy HacejieHweM TecHbix rajiaKTMgecKHX
CKonjieHMH m Bcex ocTajibHbix m rajiaKTMK nojifl. .ZlaHbi HeKOTopwe fleTa-
jm pa6oT HgiiMaHa, Ckott, MapKyca m aBTopa 9Tofi CTaTbM, koto-
pbie flOKa3biBaiOT npaBMJibHOCTb 3Toro 3aKliiogeHHa,

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* Neyman,
Eo Scott, A* Marcus and writers paper dealing with this problem are given*
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Poniewaz gtdwnym tematem niniejszego artykutu bedzie wykrycie i skory-
gowanie pewnego bardzo rozpowszechnionego w statystyce astronomicznej bite-
du, pozwole sobie na nieco dtuzsze zatrzymanie sig nad istotg i historig tego
rodzaju btedow.

Ot6z w astronomii, podobnie zreszta jak i w wielu intiych naukach empi-
rycznych, czesto zajmujemy sie nie poszczeg6lnym zjawiskiem, lub obiektem,
lecz catym ich zespotem. Ptzy tym ci, ktdrzy zajmujg sie zespotami zjawisk
lub obiektow sg najczesciej skazani na to, ze zamiast calego zespotu majg do
dyspozycji tylko jego cze$¢. Nazwijmy te cze$é — zgodnie ze stownictwem
uzywanym przez statystykéw — proba, caty za$ zespdt — populacjg generalna.
Otéz, aby préba reprezentowata zespot w sposéb witasciwy, przy wyborze obiek-
tow do préby musimy trzymaé sie pewnej bardzo istotnej reguty: wybdr elementéw
do proby musi by¢ catkowicie niezalezny od cechy, ktérg w niej zamierzamy
badac.

Przypadkiem idealnym, w ktérym mamy peing gwarancje niezaleznosci* wy-
boru od jakiejkolwiek badz cechy obiektow bytoby postepowanie nastepujace: Nu-
merujemy wszystkie elementy populacji generalnej od 1 do N i konstruujemy
kos¢ majacg réwniez N S$cian z wypisanymi na kazdej liczbami od 1 do N. Rzu-
camy nastepnie kosScig tyle razy, ile chcemy mie¢ elementow w probie i za
kazdym razem do proby bierzemy ten element, ktérego numer wypadt nam w tej
»0rze” . Nie mam potrzeby chyba dodawaé, ze ko$é musi byé ,uczciwa”, to
znaczy taka, w ktorej prawdopodobienstwo wyrzucenia kazdej liczby od 1 do N
jest jednakowa.

Rzeczywiste warunki doSwiadczen lub obserwacji najczesciej przekres$lajg
mozno$¢ takiego postepowania. Przyroda lub technika dos$wiadczenia narzuca
nam inne zasady ,gry” przy wybieraniu elementéw do préby. Je$li mimo to
reguta, o ktorej wspominaliSmy wyzej, zostanie zachowana, wszystko jest w po-
rzadku. Gorzej jednak jest wtedy, gdy przyroda podsuwa nam ,,gre” niezgodna
z regutg i gdy o tym ludzie zapominajg. Wtedy wyciggane przez nich wnioski sa
najczesciej fatszywe.

Za najbardziej rozpowszechniony przyktad takiego btedu niech postuzy
nam wnioskowanie o szkodliwos$ci alkoholu przy prowadzeniu samochodéw na
podstawie badan stanu kierowcdéw, ktérzy ulegli katastrofie. Z tego, ze w takich
prébach mamy duzy procent pijanych, wnioskuje sie (btednie), ze alkohol szko-
dzi kierowcom w spetnianiu ich obowigzkow. Wrfioskowanie to jest btedne dla-
tego, ze w tym przypadku wybdr elementow do préby odbywa sie na podstawie
cechy —uleganie katastrofom — wyraznie skorelowanej z inng (bedaca przed-
miotem badan), mianowicie ze sktonnos$cig do alkoholu. Chcac bada¢ zaleznos$¢
tych obu cech, wybor elementow do proby musi sie odbywac¢ niezaleznie od
kazdej z nich. MoglibySmy na przyktad utworzy¢ probe ze wszystkich pro-
wadzacych samochody w pewnym okre$lonym odstepie czasu. Albo tez porédwnaé
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nasza, ,tendencyjng” proba z inng, wybrang na podstawie drugiej cechy: mia-
nowicie z proba ztozong z samych tylko pijanych kierowcow, jadagcych w tym
samym odstepie czasu po tychze samych drogach. Tak czy inaczej, wnioskowa-
nie na podstawie pierwszej tylko préby (ztozonej z kierowcow, ktorzy ulegli
katastrofie) jest oczywiscie btedne.

Historia astronomii az sie roi od wnioskéw wycigganych z prob niewtasci-
wych, obarczonych wyrazng tendencja. Pierwszym, ktory taki btgd popetnit, byt
stynny William Heschel, ktory rowniez jako pierwszy zastosowat metode préb
w badaniach astronomicznych. Jak wierny; Hers che 1 zliczat gwiazdy widzial-
ne przez jego teleskop w pewnych wybranych polach na niebie. Majac do dyspo-
zycji te proby i zaktadajac, ze zawierajg one wszystkie gwiazdy naszej
'Galaktyki (znajdujape sie w odpowiednich katach brytowych), wyciggat z tego
whnioski dotyczace budowy Galaktyki. Wnioski —oczywiscie — btedne, poniewaz
proby jego nie byty beztendencyjne. Wiemy dzi$, ze przy ich tworzeniu praw-
dopodobiefnstwo zaobserwowania gwiazd absolutnie jasnych i bliskich byto
znacznie wieksze, niz gwiazd dalekich, o matej jasnos$ci absolutnej.

Kazde zdjecie nieba, kazdy zespo6t obserwacji (utrwalony w katalogu) jest
zawsze probg obarczong tendencjg. Bo gwiazdy, lub inne obiekty, trafiajg lub
nie trafiajg do katalogu, lub na klisze zaleznie przede wszystkim od ich jasnosci
absolutnej. Je$li badamy takie cechy gwiazd, ktére od jasnos$ci absolutnej
nie zalezg, probe naszg mozemy traktowaé jako beztendencyjna. Jesli jednak
tak nie jest, a wiekszos$¢ witasciwosci gwiazd zalezy od ich jasnosci absolut-
nej, proba nasza zawiera niewatpliwg tendencje. Typ widmowy gwiazdy, jej
barwa, ba, nawet masa i ruch witasny sg wyraznie skorelowane z jej jasnos$cig
absolutnej Zatem wszystkie nasze proby musimy skorygowaé ze wzgledu na
wyrazng ich tendencyjno$¢ — i to wtasnie jest jednym z podstawowych zadan
tych wszystkich, ktérzy sie zajmujg astronomia gwiazdowa.

W astronomii pozagalaktycznej sytuacja pod tym wzgledem jest jeszcze
gorsza. Wynika to czesciowo ze specyficznych warunkéw obserwacji galaktyk,
czesciowo za$ z winy samych astronomow. Niedawno opublikowano liste jasniej-
szych galaktyk, w ktorych nikt jeszcze nie zaobserwowat przesuniecia linii
ku czerwieni [1]. WS$rod nich mamy wiele galaktyk o jasnosciach mniejszych
niz 115, a nawet jedng o jasnosci 9?5! Znaczy to, ze w astronomii pozagalak-
tycznej niekompletno$¢ posiadanych danych obserwacyjnych wystepuje w je-
szcze wiekszym stopniu, niz w astronomii gwiazdowej. Nic dziwnego, ze w astro-
nomii pozagalaktycznej spotykamy sie z czestszymi btedami i nieporozumienia-
mi, niz gdzie indziej.

Jednym z takich wtasnie btedow byto twierdzenie oparte na bezposredniej
obserwacji réznych gromad galaktyk, ze w gromadach zwartych mamy znacznie
wiecej galaktyk eliptycznych i galaktyk o typie przejsciowym SO, niz wsrod
galaktyk tworzacych gromady luZzne i ws$rdd galaktyk ,,niestowarzyszonych”
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(ktére dla skroécenia bede nazywal galaktykami pola). Twierdzenie to stato sie
podnietg dla L. Spitzera i W. Baadego [2] do wysuniecia przypuszczenia,
ze w gromadach zwartych nastepuja, czestsze zderzenia galaktyk, w wyniku
czego zawarto$¢ w nich galaktyk spiralnych jest mniejsza niz gdzie indziej. Bo
galaktyki spiralne, zdaniem autoréw, przy zderzeniach zamieniajg sie w eliptycz-
ne lub w galaktyki typu SO. Przypuszczenie to wywotato potrzebe dokonania
obliczen skutkéw zderzen miedzy galaktykami, co tez autorzy zrobili otrzymujac
w wyniku, ze przy tym gwiazdy w kazdej z galaktyk nie doznajg wiekszych
zaktécen. Caly ,,dramat” rozgrywa sie w materii miedzygwiazdowej, ulegajacej
przy tym silnym zaktéceniom wywotujagcym nawet rozproszenie materii nalezacej
pierwotnie do jednej galaktyki w otaczajgcej przestrzeni. Taka galaktyka zamie-
ni sie zatem w eliptyczng lub w galaktyke typu SO. Zderzenia sg zatem czynni-
kiem wywotujgcym szybkie przemiany galaktyk spiralnych we wszystkie inne;
tam, gdzie te zderzenia sa najczestsze, zawarto$¢ galaktyk spiralnych jest
mniejsza.

Réwniez F. Zwicky [3], przedstawiajgc wtasciwosci ewolucyjne galaktyk
w gromadach, wyréznia zwarte, poniewaz w nich —jak twierdzi — notujemy wy-
raznie mniej galaktyk spiralnych, niz w gromadach luznych i w polu.

Jak mowiliSmy juz, twierdzenie to jest niestuszne, poniewaz z otrzymywa-
nych na drodze obserwacji préb nikt nie zadat sobie trudu wyeliminowania wpty-
wu tendencji wystepujacej w tego rodzaju obserwacjach. Ta sprawg zajeli sie
niedawno J. Neyman i E. Scott, tworzac teorie matematyczng eliminacji
tendencji z obserwacji [4], a nastepnie stosujgc ja do aktualnych danych obser-
wacyjnych [5].

Sprobuje przedstawi¢ tu gtéwne mysSli tego rodzaju korygowania prob obser-
wacyjnych przy pomocy danych uzyskanych z obserwacji galaktyk pola i nie-
ktérych drobniejszych grup gromad. Przy tym uproszcze niektére wywody i wpro-
wadzg inne znakowanie, bardziej rozpowszechnione w astronomii gwiazdowej.
Niech pk oznacza czestos¢ wystepowania galaktyk o typie morfologicznym k
w pewnym obszarze przestrzeni, w odlegtosci r od obserwatora. Oznaczajac
przez M jasno$¢ graniczna daneno katalogu, otrzymamy tatwo stosunek czesto-
Sci prawdziwej pk do obserwowanej (katalogowej) g

MmO

pk : gk =1:/ <k (M) dM™m,
-oe

gdzie VjM)]est funkcja jasnosci absolutnych galaktyk typu k;
MO= m —5 log r + 5,

przy tym oczywiscie dla danej gromady r= const.
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Otéz w naszym przypadku jasnos$ci granicznej m nie mozemy traktowacé jako
statej, poniewaz dwie galaktyki o tej samej jasnos$ci obserwowanej m, lecz
0 réznym typie k majg r6zne prawdopodobiefAstwa znalezienia sie w katalogu.
Dzieje sie tak dlatego, ze galaktyki nalezace do réznych typéw majag rozng
strukture; ponadto w gra wchodzi réwniez ,kaprys” astronoméw, w wyniku ktére-
go ich stopien zainteresowania sie galaktykami o réznych typach morfologicz-
nych jest rézny. Dlatego wprowadzimy nowa funkcje ®k(m) oznaczajaca prawdo-
podobienstwo znalezienia sie w katalogu galaktyki o jasnos$ci obserwowanej m
1 typie morfologicznym k. Nasza poprzednig réwnos$é¢ obecnie przepiszemy
w formie:

+00
Pk :gk=1:/~(m) dm / Vk(M) d&M

—00

Mnozac czestos$ci katalogowe przez stosunek pk : gk, otrzymamy czestosSci
~prawdziwe” wystepowania galaktyk réznych typoéw.
Powstaje oczywiscie pytanie, jak wyznaczy¢ obie nieznane funkcje

$4m) i f km

Rozpatrzmy w tym celu galaktyki pola (galaktyki niestowarzyszone). Ot6z
prawdopodobienstwo posiadania przez dang galaktyka jasnosci absolutnej M
w odlegtosci r (ktéra obecnie traktujemy jako zmienne) oznaczmy przez f{M,r):

fiM,r) = CV(Mm) D(r) r2

Pominelismy tu wskaznik k jedynie dla uproszczenia zapisu, pamietajac, ze
rozumowanie nasze odnosi sie tylko do jednego typu morfologicznego galaktyk.
Wprowadzajac D(r)r2, jako prawdopodobienstwo znalezienia sie galaktyki w odle-
gtosci r, czynimy zalozenie, ze przestrzen jest prostolinijna, ktére to zatozenie
wydaje sie stuszne dla stosunkowo bliskich galaktyk, z ktéorymi w tym przypadku
mamy do czynienia. Ponadto zakladamy D(r) = 1, co oznacza, ze w kazdym miej-
scu przestrzeni mamy jednakowe prawdopodobienstwo znalezienia sie galaktyki.

Wprowadzajgc zamiast r zmienng losowg m:

r _ ~Q0,2(m-M+5)

otrzymujemy rozktad zmiennych m \VN\

F(M,m) = CY(M) 1 0 106 m.
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To co otrzymaliSmy po przeksztatceniu f(M,r) pomnozyliSmy jeszcze przez
m) poniewaz, jak wspominaliSmy juz, prawdopodobienstwo znalezienia sie
galaktyki w katalogu zalezy jeszcze od m.
Warto przy tej okazji zwr6ci¢ uwage na to, ze po prawej stronie mamy zmien-
ne rozdzielone, co oznacza, ze M i msgod siebie niezalezne.
Obliczmy nastepnie rozkiad brzegowy:

+ 0o

FJm) =JF(M,m) dU = C, 4>(m) 10 06 "
-00

Ot6z zwigzek ten stuzy nam wiasnie do otrzymania na podstawie prze-
liczen Fm(m) galaktyk w jakim$ katalogu. Jedynie nieznana,, pozostanie stata Cu
ktérg tatwo wyznaczymy z tej czeséci krzywej Fm(m), dla ktérej $>(m) jest prak-
tycznie biorgc réwne 1 (dla galaktyk najjasniejszych).

Aby wyznaczy¢ druga z nieznanych funkcji, mianowicie obliczmy inny
rozktad brzegowy:

Fm(M) =*/F(M,m) dm = C2VW W~°"6M

OtrzymaliSmy zwigzek miedzy funkcjg jasno$ci absolutnych V(M) ,praw-
dziwg” i katalogowg m FU(M). Aby wyznaczy¢ te ostatnia, musimy znac¢ indy-
widualne odlegtosci galaktyk. Jestedmy w tym przypadku w tym szczes$liwym
potozeniu, ze znamy przesuniecia ku czerwieni kazdej galaktyki, ktére — jak
wiemy —jest proporcjonalne do odlegtos$ci. Przyjmujac wiec, ze

m—M=51log z—5 log H + 5,

gdzie // — stata Hubble’a, z — przesuniecie ku czerwieni réwne c +—  fatwo

obliczymy jasno$¢ absolutng kazdej galaktyki i w ten sposéb uzyskamy czesto-
$ci katalogowe FM(M). Znajac te funkcje tatwo obliczymy
Ot6z obliczenia wskazujg na to, ze (M) w kazdym przypadku daje sie do-
brze aproksymowaé przy pomocy rozktadu normalnego o parametrach ign.
Krzywe za$ 4>(m) dobrze aproksymuje wyrazeniei

+00

$(M) =—r=/e 17 dt,
yJTir)

zawierajace dwie state a i /3.

Tabela 1 zawiera parametry charakteryzujgce obie funkcje; uzyskano je na
podstawie danych zawartych w pracy M.L. Humasona, N.U. Maya1lla
iA.R. Sandage’a [6].
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Tab

ela 1

87

parametry charakteiyzujgce funkcje jasnosci absolutnych N (MQ i <5/) galaktyk w groma-
dach, oraz parametry charakteryzujace *£ (m) — prawdopodobienstwo trafienia galaktyki

do katalogu. S(m = i e * dt
ma
ns-
CAi sg to dyspersje odpowiednich wartosci a i /3
n —liczba galaktyk uzytych do wyznaczenia odpowiednich parametréw.
Typ uo a 6 0 <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, Shc -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
Tabela 2

Zestawienie wartosci oczekiwanych i obserwowanych (w procentach) czestosci typéw
galaktyk w gromadach Virgo, Coma i w niektérych grupach gromad

Typ

morfologiczny

EO - E3

E4 - E7, Ep
SBO, Sha
ABb

SO, SOp

Sa, Sap, Sab
Sb, Sbc

Sc, Sep, SBc

Wspotczynnik
korelacji

Galaktyki
pola Bliskie gru-
dv eromad
Po- w n- 32
dtug prze-
kata- strze- Ocz. Obs.
logu ni
HMS
83 37 70 6.2
28 7.6 53 94
21 22 41 94
26 19 34 31
66 115 125 6.2
51 33 7.1 125
77 208 218 125
94 49.0 38.8 40.6
0.90

Virgo

n

Ocz.

10.6
5.0
5.6

13.7
11.2

Obs.

12.5
15.0
10.0
2.5
15.0
8.8

20.6 125

28.5

0.73

23.8

Grupy o od- Dalekie
legtosci Coma 9rupy gro-
posredniej n= 49 mady

n=72 n=43

Ocz. Obs. Ocz. Obs. Ocz. Obs.

18.1 22.2 34.8 34.8 41.1 479

6.2 9.7 88 196 123 83
46 139 23 00 11 21
63 42 78 22 58 0.0
16.1 23.6 20.5 283 21.0 146
116 111 8.8 8.7 43 187
175 83 11.0 22 8.0 6.2
195 69 59 43 33 21
0.32 0.88 0.90
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Tabela 2 przedstawia wyniki kofAcowe: w pierwszej kolumnie sg typy galak-
tyk nalezagcych do odpowiednich typow we wspomnianym katalogu Hu mas on a,
Mayalla i Sandage’a W nastepnej mamy (w procentach) liczby wzgledne
galaktyk réznych typébw w ,przestrzeni”, a wiec prawdziwag populacje, pola
galaktycznego. W nastepnych kolumnach mamy oczekiwane i obserwowane licz-
by wzgledne galaktyk o réznych typach; przy tym ,oczekiwane” obliczono
w zatozeniu, ze sktad galaktyk w gromadzie jest taki sam jak i w polu. Oblicze-
nia te dotyczyly drobnych gromad w réznych odlegtosciach i dwoéch duzych:
gromady luznej w Pannie bardzo bliskiej nas i bardzo odlegtej zwartej gromady
w Warkoczu Bereniki. Dobra zgodnos$¢ liczb w obu kolumnach $wiadczy naj-
wyrazniej o tym, ze pomiedzy populacja pola a populacja réznych typéw gromad
nie ma w zasadzie réznicy. Twierdzenie o tym, ze gromady zwarte majg przewa-
ge galaktyk eliptycznych i typu SO nie wydaje sie zatem stuszne.

Pewne zastrzezenie moze wzbudzi¢ jedna okoliczno$¢: mianowicie przyjecie
zatozenia]o identycznosci funkcji jasnosci absolutnych galaktyk pola i galaktyk
nalezgcych do tegoz samego typu morfologicznego, lecz znajdujgcych sie w gro-
madach. Jakkolwiek mato prawdopodobne wydaje sie przypuszczenie, ze np.
galaktyki typu E4 lub Sa majg rézne rozklady jasnosci absolutnych zaleznie
od tego czy sie znajduja w gromadzie, czy tez poza niag, taka mozliwos¢ istnie-
je. Zresztg niezaleznie od zagadnienia poruszanego w niniejszym artykule, spra-
wa ta jest niezmiernie wazna w wielu innych dziedzinach, np. w zagadnieniu
ewolucji galaktyk. W tym kierunku — o ile mi wiadomo —ida dzi$s gtéwne za-
interesowania astronoméw zajmujgcych sie zagadnieniami kosmologicznymi.
Czy galaktyki nalezace do jednego typu morfologicznego maja rézne wtasciwosci
zaleznie od tego, czy sie znajdujg w gromadach, czy poza nimi? Wydaje sie, ze
odpowiedZz na to pytanie nie nastapi zbyt predki) i to gtéwnie dlatego, ze bra-
kuje nam w tej chwili wiasciwego materiatu obserwacyjnego. Dos¢ obfity i in-
teresujacy materiat obserwacyjny, zebrany w ciggu ostatnich 50 lat wytezonej
pracy w dziedzinie astronomii poza-galaktycznej nie ma jednak cech wymaganych
przy nalezytym potraktowaniu statystycznym: wszelkich danych obserwacyjnych.
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Z LITERATURY NAUKOWEJ

SZTUCZNY SATELITA ZIEMI DO POMIAROW ASTRONOMICZNYCH

L. CICHOWICZ

W planach organizacji NASA* na rok kalendarzowy 1962 figurowat projekt sztucznego
satelity Ziemi przeznaczonego do pomiaréw astronomicznych: OAO (Orbiting Astronomi-
cal Observatory, rys. 1)* Zadaniem tego satelity ma by¢ oczywiscie badanie tych zja-

wisk kosmicznych, ktérych obserwacja jest utrudniona lub uniemozliwiona przez atmo-
sfere ziemska.

Rys, 1. Orbiting astronomical observatory

OAO stanowi o$miokatny graniastostup o masie 1400 kg, o ditugosci 295 cm i odle-
gtosci przeciwlegtych bokéw 200 cm. W czeéci centralnej statku znajduje sie cylin-
dryczna komora o S$rednicy jednego metra i diugos$ci 280 cm, zawierajgca aparature
badawczg. Gtéwna, jej czeScig jest zwierciadtowy teleskop o $rednicy 90 cm. Poza tym

«National Aeronautics & Space Administration.
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sktadajg sie na nig: uktad kontroli stabilnosci, urzadzenie zyroskopowe, ,tropiciel”
gwiazdowy i ,tropiciel" stoneczny, kota podziatlowe, dysze gazowe itd. Obserwatorium
jest przeznaczone do prac pomiarowych; projektanci zapewniaja, iz dzieki precyzyjnemu
uktadowi kontroli stabilno$ci osigga¢ sie bedzie doktadno$é pomiaru pozycji + 0,1 se-
kundy tuku. Pomiary przeprowadzane bedg w dwo6ch zakresach: 1) Badania pozycyjne na
sferze niebieskiej (w trzech pasmach ultrafioletu); 2) SzerokotaS§mowe fotografowanie
indywidualnych gwiazd i mgtawic. Programowanie pracy obserwatorium przekazywane
bedzie telemetrycznie. Mocy dla statku kosmicznego dostarcza¢ beda stoneczne baterie
krzemowe potaczone z niklowo-kadmowymi akumulatorami. Zlecenia majg by¢ przeka-
zywane w formie modulacji impulsowo-kodowej (pulse-code modulation, PCM) dla pew-
nych okreslonych momentéw, lub tez moga by¢ magazynowane dla dalszego zaprogramo-
wania (za pomocg urzadzenia pamieciowego). Do komunikacji z Ziemig stuzy¢ majg dwa
uktady telemetryczne: 1) Ukiad waskotaSmowy PCM dziatajagcy przy 137 Mc/s oraz
2) Uklad szerokotaSsmowy dziatajacy przy 460 Mc/s o zdolnoséci przekazywania co naj-
mniej 10.000 bitéw na sekunde.

Orbita pierwszego astronomicznego satelity Ziemi ma by¢ zblizona do kotowej,
o S$rednicy odlegtosci 800 km —a wiec ponizej pasa radiacji Van Allena —dostatecznie
duzej, by unikna¢ zewnetrznych zaktécehn orbitalnych. Tak dobrana orbita zapewni
praktycznie dtugotrwatos¢ lotu okotoziemskiego OAO. Nachylenie ptaszczyzny orbity
do ptaszczyzny réwnika ziemskiego wyniesie okoto 32°.

Warto nadmienié, iz ubiegtoroczny program NASA obok atrakcyjnego dla astronoméw
projektu Orbiting Astronomical Observatory obejmowat serie satelitow specjalistycz-
nych: OGO (Orbiting Geophysical Observatory), Atmospheric Structure Satellite i satelity
jonosferyczne do pomiaréw geofizycznych z szczeg6lnym uwzglednieniem gérnych warstw
atmosfery, satelite mikrometeorytowego, sonde miedzyplanetarng (Interplanetary Monitor-
ing Probe) o bardzo wydtuzonej orbicie, perigeum ok. 200 km i apogeum ok. 340 tys. km,
nowe satelity telekomunikacyjne RELAY 1, ECHO 2, stacjonarnego SYNCOM (o okre-
sie 24h), nowe satelity meteorologiczne (NIMBUS), OSO (Orbital Solar Observatory). Jak
wiadomo, niektére z wymienionych projektéw zostaty zrealizowane*.

LITERATURA
U.S. Space science program, National Academy of Sciences, Washington, May 1962.

*0OSO startowat 7.111.1962, RELAY 1, dnia 13.XU.1962 r.



GWIAZDY UCIEKAJACE Z GROMAD

J. OLSZEWSKI

Wiadomo, ze gwiazdy moga, opuszcza¢ gromady. Dzieje sie to na skutek spotkan mie-
dzy gwiazdami w gromadzie. Spotkania powinny prowadzi¢ do ustalenia sie¢ maxwellow-
skiego rozktadu predkosci gwiazd. Jednakze wtedy gwiazdy posiadajgce najwigeksze
predkosci (wigeksze od predkosci ucieczki) beda opuszczaty gromade. W ten sposéb nie
dojdzie do ustalenia sie maxwellowskiego rozktadu predkosci i gwiazdy w wyniku na-
stepnych spotkan beda dalej opuszczaty gromade. Z tego widaé¢, ze ucieczka gwiazd
z gromady bedzie stanowi¢ o jej ewolucji. Najprostsze rozumowanie, ktére prowadzi
do oceny tempa ucieczki gwiazd jest nastepujace: W okresie czasu T, gdzie r jest cza-
sem relaksacji, mamy maxwellowski rozktad predkosci. Cze$¢ gwiazd, ktére oznaczymy
przez K, posiada predkosci wieksze od predkosci ucieczki. Jes$li teraz zalozymy, ze
wszystkie te gwiazdy opuszczag gromade, tempo ucieczki bedzie:

1ldn K
. 2 m——— (@)
n dt T
Srednie wartosci K i r dla catej gromady podat Chandrasekhar [I]:
K = 0,0074
r=0 , 1 35 7 1 @)

V Gm In(n/2v2)

gdzie n — jest liczbg gwiazd w gromadzie, R — jej promieniem, m — masg pojedynczej
gwiazdy, G — statg grawitacji.

Takie rozwigzanie problemu mozna traktowa¢ jedynie jako najgrubsze przyblize-
nie, gdyz obie wartosci K i r mogg zmienia¢ sie przy przejsciu z jednej czes$ci gromady
do drugiej. Trzeba wiec przyjag¢ odpowiedni model rozktadu gestos$ci i nastepnie znalezé

Srednig wartosé— dla takiego modelu.

King [2] przyjat model politropy o indeksie 5, ktéry mniej wiecej odpowiada rze-
czywistemu rozkltadowi gestosci gwiazd w gromadach i jest jednocze$nie prosty w ra-
chunkach. Okazato sie, ze dla kazdego punktu gromady wartos¢ K réwna sie 0,0074. Czas
relaksacji wyraza sie wzorem:
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gdzie ' — jest odlegtoscia od Srodka gromady, rQ — jest skalg parametryczng zdefinio-
wang w ten sposéb, ze w rzucie na sklepienie nieba rQ bedzie promieniem okregu zawie-
rajacego potowe masy gromady. Je$li napiszemy:

rl T«
r) o

To (1+f_ 4

wtedy rOjest réwne r dane przez (2), pod warunkiem, ze R = Ib. Réwnanie (2) w tym

wypadku daje czas relaksacji, ktéry odnosi sie do centrum gromady. Wszedzie poza
centrum czas relaksacji jest diuzszy, tym samym tempo ucieczki wolniejsze. Srednia
wartos¢ r dla catej gromady jest teraz:

r=0526J — ———* . . (5)
Gm In(n/2/a)

Aby przekona¢ sie, w jaki sposéb uzyskane wyniki zalezg od wyboru modelu, King
powtorzyt rachunki dla politropy o indeksie 3. Otrzymana $rednia warto$¢ tempa ucieczki
dla catej gromady:

J_ dn = 0,00455
- O]

n dt ro
gdzie

nr& 1
= oW &T A ) "

Stad po odpowiedniej zmianie wspo6tczynnika zgodnie z wyrazeniem:

0,0074
n dt r

z (6) i (7) otrzymamy:

r = 0471 ——mmem———— (8)
V Gm In (n/2% )

W rezultacie mamy trzy formuly okreSlajagce czas relaksacji: (2) jako najgrubsze
przyblizenie, za$ (5) i (8) odpowiednio dla politrop o indeksach 5 i 3 jako bardziej
doktadne. tatwo zauwazy¢, ze by otrzymaé¢ (5) i (8) wystarczy pomnozy¢ (2) przez
czynniki 3,47 i 3,88. Jak wida¢*wynik otrzymany przez Kinga malo zalezy od indeksu
politropy.

Gdy mamy T jako funkcje ilo$ci gwiazd N i promienia gromady R, réwnanie (1) moze
stuzy¢ za podstawe rozwazan, jak ilo§¢ gwiazd zmienia sie z czasem. Do tego musimy
jeszcze wiedzieé, jak R zalezy od czasu. Odpowiedz dat Spitz er [3]: promien gromady
bedzie sie zmniejsza¢. Wytlumaczenie jest nastepujgce: Catkowita energia gromady jest
ujemna. Energia gwiazdy uciekajgcej jest réwna zeru albo wieksza od zera. Wediug
prawa zachowania energia gromady po ucieczce gwiazdy musi pozosta¢ niezmieniona
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albo stanie sie jeszcze bardziej ujemna. Lecz teraz jest ona podzielona migedzy mniej-
szg ilos¢ gwiazd i dlatego odlegtosci miedzy poszczeg6lnymi gwiazdami zmniejszg sie.
Do oceny takiej kontrakcji moga stuzy¢ dwa réwnania: prawo zachowania energii i twier-
dzenie o viriale.

H=T+ V 9)
H —jest catkowitg energig gromady, T — energig kinetyczna, V —potencjalna.

2T+ V=0. (10)

Mamy stad:

H=Y V.. T 1w

Catkowita energia gwiazd pozostajgcych w gromadzie jest zmniejszona o warto$¢ energii,
ktéra unoszg gwiazdy uciekajgce. Zapisujemy to w spos6b nastepujacy:

H dt Vv dt v u

gdzie L jest stosunkiem energii, ktédrag unoszg gwiazdy uciekajace do bezwzglednej
wartosci H. Energie potencjalng oblicza sie ze zwigzku

R jest $rednig odlegtos$cig gwiazd od centrum. Gdy oznaczymy przez r promien okregu,
ktéry w rzucie na sklepienie nieba obejmuje polowe masy gromady, wtedy:

V=-c *2%1, 13)
r

Wspotczynnik c zalezy jeszcze od modelu rozkiadu gestosci. Jesli zatozymy, ze
¢ = const, mozemy (13) zr6zniczkowac:

1 dv 2 dn 1 dr
VvV dt n dt r dt

Zatozenie wydaje sie sensowne, gdyz prawdopodobnie model rozktadu gestosci nie
zmienia sie. Gromada jest przez caly czas centralnie skoncentrowana. Obserwujemy
takie wtasnie gromady. Ze zwigzkéw (1), (12) i (14) otrzymujemy:

1 K*™n ~r (15)

Po scatkowaniu:
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L
) 240 (16)

n0 i rQ sg poczatkowymi warto$ciami n i r. Pozostaje do oszacowania warto$¢ L. Musimy
wiec obliczy¢, ile energii posiadajg gwiazdy, ktére w rozkiadzie maxwellowskim maja
predkosci wigksze od predkosci ucieczki. Gdy dokonamy catkowania rozkladu energii
w granicach: e (predkos$¢ ucieczki) i oo, otrzymamy L =0,0052. Jednak Kin g dochodzi
do wniosku, ze to jest przeceniona warto$¢ L. Prawdopodobnie gwiazda opusci gromade
skoro tylko osiggnie predkos$¢ ucieczki i bardzo niewiele gwiazd bedzie posiada¢ pred-
kosci wieksze. Z drugiej strony gwiazda uciekajgca nie moze mie¢ energii ujemnej.
Wobec tego najbardziej prawdopodobna warto$¢ L jest L —0. Réwnanie (16) przyjmie

teraz postac:

1
Podstawiajac uzyskany wynik do (5), mamy:

0, 0
T (D% talo/%) us)

In (/2%)

gdzie tq jest poczatkowa wartoscigr:
1 1"0'03" 1

r° " 0,526 ]j Gm i»("o/,*/,)* <19>

Czas relaksacji jest teraz funkcja jedynie iloSci gwiazd w gromadzie. Zatem row-
nanie (1), po podstawieniu (18) i scatkowaniu, da sie przedstawi¢ w nastepujacy sposéb:
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W tabeli podanej przez Kin ga znajduja sie¢ wartosci tej catki dla réznych xb. Krzy-
wa b na rys. 1 ilustruje przebieg zmian iloSci gwiazd dla gromady, ktérej poczatkowa
wartos¢ nQ = 250. Gromada traci gwiazdy

coraz bardziej gwattownie i po okresie Tabela 1
czasu réwnym okoto 40 razy obecny czas
relaksacji jej zycie sig konczy. W tabeli 1 no dlugod¢ zycia/To
mamy dtugo$¢ zycia gromady wyrazong w je-
dnostkach” jako funkcje nQ gg :‘2";

Dla poréwnania krzywa a na rys. 1 100 41‘7
przedstawia przebieg zmian iloSci gwiazd 250 4019
w gromadzie, gdy czas relaksacji jest con- 1000 40,2
stant. KofAcowa cze$¢ krzywej b jest nary- 100000 30,6

sowana linig przerywana, poniewaz ostat-

nie stadia ewolucji nie sg doktadnie znane. Wynika to stad, ze przy matej ilosci gwiazd
nie mozna stosowa¢ metod statystycznych (np. twierdzenia o viriale).

Rys, 1 llo$¢ gwiazd w gromadzie jako funkcja czasu

Jaki jest dalszy los gromady? Gwiazdy beda nadal opuszczaty gromade do momentu,
w ktérym ta stanie sie stabilng gwiazdg wielokrotng. Przypusémy, ze system podwdjny
jest ostatnim stadium ewolucji. Gwiazdy, ktére opuscity gromade, uniosty ze soba ener-
gie réwng zeru. Energia systemu podwdjnego réwna sie wiec energii gromady we wcze-
$niejszych stadiach ewolucji. Poréwnujagc odpowiednie wyrazenia na energie, mozemy
obliczy¢ jaka powinna by¢ odlegto$¢ miedzy sktadnikami gwiazdy podwdjnej. Odlegtos¢
ta w wypadku gromady M 67 (n “ 500, r - 1,2 ps) wynosi okoto 6,5 jednostki astronomicz-
nej. Dla Plejad (n = 250, r — 2 ps) otrzymujemy okoto 40 j.a. Wuktadach podwdjnych
obserwuje sie odlegtosci miedzy sktadnikami witasnie tego rzedu.

Powyzsze rozwazania nie uwzgledniajg szeregu waznych czynnikéw, ktére moga
mie¢ wplyw na ewolucje gromad. Jako najwazniejsze nalezatoby wzia¢ pod uwage: ro-
tacje gromady,dziatanie sit przyptywowo-odptywowych i spotkania gromad z pojedynczy-
mi gwiazdami. Dopiero, wtedy bedzie mozna oceni¢ prawdziwe tempo ucieczki gwiazd
z gromad. Nastepne artykuty Kinga maja by¢ poswiecone temu zagadnieniu.

LITERATURA

X ChandrasekharsS., 1942, Principles of Stellar Dynamics New York, chap. 5. §4.
2) King ., 1958, A.J., 63, 109-
3j Spitzer L., 1940, M.N., 100, 396.



LIST DO REDAKCIJI ,,POSTEPOW ASTRONOMII"

Szanowny Panie Redaktorze!

Uprzejmie prosze o umieszczenie w najblizszym zeszycie ,,Postepow Astro-
nomii” ponizszego wyjasnienia:

W trzecim zeszycie tomu X tegoz czasopisma ukazalo sie sprawozdanie
z dziatalnosci naukowej Katedry Astronomii Geodezyjnej Politechniki Warszaw-
skiej w okresie 1950—1961 r., piéra W.Opalskiego. Jak wiadomo, Kierowni-
kiem wymienionej Katedry do 1.VI11.1955 byt nizej podpisany, ktory w wydaw-
nictwach Zakitadu Historii PAN ogtosit prace pt. Zaklad, i Obserwatorium Astro-
nomiczne Politechniki Warszawskiej (1925—1955), skiladajagc w niej sprawoz-
danie z dziatalnosci naukowej Katedry Astronomii Geodezyjnej PV? od poczat-
ku jej powstania w 1925 r. do chwili swego ustgpienia ze stanowiska Kierow-
nika Katedry w lipcu 1955 r.

Z powazaniem

F . Kepinski

Warszawa, 30.X.1962



Sprostowanie

We wspomnieniu po$miertnym poswieconym Prof,, Dr Wiadystawowi Dziewulskiemu,
zamieszczonym w zeszycie 3, to X/1962 ,Postepéw Astronomii’ piéra Prof. Dr Wio-
dzimierza Zonna, sekretariat kwartalnika dokonat pewnych zmian tekstu niezgodnych
z intencjg Autora, zwlaszcza w koricowym fragmencie wspomnienia, ktérego brzmie-
nie pierwotne byto nastepujace:

,,Gorzka jest chwila rozstania; nie upowaznia nas jednak do najmniejsze-
go pesymizmu. Nie po to zyt i tak pieknie dziatat prof. Dziewulsk i, abySmy
ulegali tego rodzaju nastrojom. Bo ludzie przemijaja, lecz dobro trwa. Nie
wiem, jakimi czcionkami historia astronomii polskiej wydrukuje Jegb nazwisko
1 jak oceni Jego dziatalnos¢. Wiem jednak, ze czynit dobro. Bo c6z lepszego
moze cztowiek zrobi¢ dla innych, niz nauczy¢ wiele pokoleri astronoméw piek-
nej nauki nieba. To dobro trwa; jest bardziej niz nieSmiertelne, bo sie zwielo-
kratnia i pomnaza. Bo gdyby byto inaczej, gdyby dobro byto czyms$ kroétkotrwa-
tym i przemijajacym, nigdy by nie powstata i nie rozwineta sie tak piekna
i wnikliwa nauka, jak astronomia, ktorej z niezmiernym zapatem uczy] nas
Zmarty.”

Za dokonanie zmian Redakcja ,,Postepéw Astronomii” przeprasza Autora wspomnienia*



KOMUNIKAT

KOMITET ASTRONOMICZNY Warszawa, 10 grudnia 1962 r.
POLSKIEJ AKADEMII NAUK

Rozszerzone Prezydium Komitetu Astronomicznego PAN, dziatajac na pros-
be Zarzadu PTA jako jury ,Nagrody Mitodych Polskiego Towarzystwa Astro-
nomicznego” postanowito na posiedzeniu w dn. 10 grudnia 1962 roku dokonaé
nastepujagcego podziatu nagréd:

| nagroda w wysokosc¢ i.4000 zt przyznana zostata Stanistawowi Grzedzie 1-
s kie mu za prace On Magnetic Fields in H I Clouds, ogtoszong w zeszycie 3,
vol. 12 ,,Acta Astronomica” .

Il nagroda w wysokosci 3000 zt przyznana zostalta Andrzejowi Kruszew-
skiemu za prace The Polarimetric Measurements of 2i Highly Polarized Stars
in Two Spectral Regions ogtoszong w zeszycie 4, vol. 12 , Acta Astronomica”
oraz za prace Exchange of Matter in Close Binary Systems. | — Equilibrium
Configurations in Case of Deviations from the Sinchronism (oddang do dru-
ku).

Il nagroda w wysokosci 2000 zt przyznana zostata Marii Zabza za pra-
ce Statistical Investigation of Solar Activity ogtoszona w zeszycie 3, vol. 12
»Acta Astronomica” .

Dwie IV nagrody w wysokosci po 1500 zt przyznane zostaty Wojciechowi
Dziembowskiemu za prace On Equations of Internal Constitution of Com-
ponents in Close Binaries (oddang do druku) oraz Bohdanowi Paczynskie-
mu za prace Dependenc e of the Ratio p / on the Density of Interstellar Matter
in the Cassiopeia Region ogtoszong w zeszycie 3, vol. 12 ,,Acta Astronomica”.

Prof. dr J6zef Witkowski Prof. dr Eugeniusz Rybka
Zastepca Przewodniczacego Przewodniczacy Komitetu
Komitetu Astronomicznego Astronomicznego



Errata

W artykule K.Stepnia pt. Srubowy model pola galaktycznego zamieszczonym
w zesz. 3 t. X ,Postepow Astronomii” zmieniony zostal w sposéb istotny rys. 3 na
str. 295.

Podajemy skorygowany rysunek 3 wraz z podpisem:

Rys, 3, Ramie¢ Oriona i uklad elips
zaproponowany przez autora. Od-
cinki lezagce ukosnie do Kkierunku
ramienia sa osiami wielkimi elips.
Ptaszczyzny, w ktérych lez™ elipsy
sg prostopadte do ptaszczyzny ry-
sunku, CG jest Kkierunkiem ku cen-
trum Galaktyki, Stonce znajduje sie
w punkcie O,

W artykule A.Kruszewskiego pt. Belgradzkie obserwacje polaryzacji
zamieszczonym w zesz. 4 t. X ,Postepéw” pionowa skala w rysunkach 1 (str. 345)
i 2 (str. 346) zamiast oznaczen: -04, -06, -08 itd. powinna mie¢ oznaczenia: 04, 06,
08 itd.

Podpis pod rysunkiem 2 tegoz artykutu (str. 346) powinien by¢ nastepujacy: ,,Wy-
kres zaleznos$ci znormalizowanej polaryzacji w dwéch barwach od stosunku polaryza-
cji do absorpcji”.
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