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WSPOLCZESNE METODY WYZNACZANIA ORBIT
GWIAZD ZACMIENIOWYCH Z OBSERWACIJI FOTOMETRYCZNYCH*

KRZYSZTOF SE RKOWSK.I

COBPEMEHHHE METOAH OIIPEfIEJIEHHH 3J1IEMEHTOB OPBHT
3ATMEHHMX FIEPEMEHHHX HA OCHOBAHMH
$OTOMETPM1ECKMX HABJIIOfIEHMII

K. CapKOBCKW

Pe3H)MO

Abtop npeacTaBliaeT b o6iumx gepTax MeTon riwoTpoBCKoro-KonajiH.
3aTeM o6o06maeT ypaBHeHMfl fln4)4>PeHUHaHbHHX nonpaBOK Ha cjiyMaR npn-
cyTCTBHfl TpeThbero Tana, clieaya Heony6jiMKOBaHHHM pe3yjibTaTaM C. riwo-
TpoBCKoro. rioA”epKHBaeTCH neo6xofl[HMOcTh BBeaeHMfl BecoB Habjiio-
aeHHfl, 06paTHO nponopunoHajibHbix HadjiioflaeMoii fIpKOCTH, fljifl c*aShix
3B63A, npw KOTOpbIX TOgHOCTb HaOJllOfleHMfi OrpaHH”eita flpO60BhIM 3(J)$eK-
tom. B npMjioxeHMH aaeTcfl KpaKOBSHHHft ajiropii4)M peiueHHH JWHeftHbix
ypaBHeHMii no MeTOfly HafiMeHbiiiHx KsazipaTOB.

MODERN METHODS OF DETERMINING THE ORBITAL ELEMENTS
OF ECLIPSING BINARIES FROM PHOTOMETRIC OBSERVATIONS

Abstract

An outline of the Piotrowski-Kopal method of determining the orbital
elements of eclipsing binaries is given. The equations for differential
corrections are generalized for the presence of the third body according

#Referat wygtoszony na konferencji poswieconej zagadnieniom gwiazd zac¢mienio-
wych, ktéra zostata zorganizowana w Warszawie w dniach 24—25 maja 196S r. przez

uczniéw prof, dr Stefana Piotrowskiego =z okazji trzydziestolecia jeg> pracy
naukowej.
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to the unpublished results obtained by S.L. Piotrowski. The necessity
is stressed of assuming the weights inversely proportional to the observed
brightness for the faint stars for which the accuracy of measurements is
limited by shot-noise. The cracovian algorithm for the least squares
solution of linear equations is given in the appendix”

Obserwacje fotometr/czne gwiazd zac¢mieniowych sg podstawowym Zzrédiem
informacji o rozmiarach gwiazd i o ich pociemnieniu brzegowym. Warto$¢ tych
informacji jest szczeg6lnie wysoka dzieki temu, ze towarzyszy jej zazwyczaj
ziajomo$¢ jasnos$ci oraz masy kazdej z gwiazd sktadowych, a takze dzieki temu,
ze obserwacje spektroskopowe pozwalajg wyrazi¢ rozmiary gwiazd sktadowych
w jednostkach absolutnych.

Rozmiary gwiazd i ich pociemnienie brzegowe moga by¢ doktadnie wyznaczo-
ne jedynie w przypadku uktadéw podwdéjnych niezbyt ciasnych*. Z tego wzgledu
opracowanie precyzyjnych metod wyznaczania elementéw orbitalnych dla takich
wtasnie, dobrze rozdzielonych uktadéw ma szczeg6lnie duze znaczenie; w dal-
szym ciggu omowie takie wtasnie ukiady, dla ktérych zmiany jasno$ci poza za-
¢mieniami sg zaniedbywalnie mate, za$§ za¢mienia sg catkowite lub pierscieniowe.

Skonstruujemy sfere wokét srodka 0 tej sposréd gwiazd sktadowych ukiadu
zaémieniowego, ktéra zakrywana jest w gtownym minimum jasno$ci. Rzut na te
sfere orbity gwiazdy zakrywajacej bedzie wielkim kotem (rys. 1), tworzacym
kat i, zwany nachyleniem orbi ty, z ptaszczyzng prostopadtg do kierunku ku

" Klasyfikacja uktadéw zaémieniowych oraz wyniki wyznaczen pociemnienia brze-
gowego opisane sg w artykule K. Serkéw skiego w ,.Postepach Astronomii’ t. 3
(1955), zesz. 4, s. 141-147.
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Ziemi, OZ. W momencie gtéwnego minimum rzut gwiazdy zakrywajgcej na roz-
patrywana przez nas sfere przypadnie w punkcie M, bedacym wierzchotkiem
kata prostego w trojkacie sferycznym MZG, w ktérym G jest rzutem gwiazdy
zakrywajgcej, w momencie obserwacji. Bok MG w trojkacie sferycznym MZG
nazywamy fazg tT danej obserwacji, bok AfZ jest rowny 90° —i, za$ bok ZG

oznaczamy przez t/r; z twierdzenia cosinus6w trygonometrii sferycznej wynika
co8” = cos tTsin i, czyli

sinJ*- 1 - cosVsinZ =cos2i +sin2Tsin2». (1)

Oznaczajgc przez 8 odlegto$¢ pomiedzy
srodkami obu gwiazd sktadowych, obserwo-
wang z Ziemi w rzucie na sklepienie nieba
i wyrazong w stosunku do promienia a wzgled-
nej orbity (rys. 2), otrzymujemy 8 = a sinijj,
czyli wobec (1), przyjmujac w dalszym cig-
gu a =1,

82= c0s2t + sin2” sin2i. (2)

Wprowadzamy tzw. geometryczng gte-
bokos¢ zac¢mienia

P=(8 —Tg)frs 3) Rys. 2. Definicja 5

gdzie r, rs sg odpowiednio promieniami wiekszej i mniejszej gwiazdy.
Z réwnania (3), definiujgcego p , wynika
8=rg+rs P=mg (1+kPp

gdzie k=rs/rg.
Podstawiajagc wyrazenie (4) do réwnania (2) otrzymujemy fundamental-
ne rownanie teorii gwiazd za¢mieniowych:

sinVsinll + costi - (1 + kp)*. 5)
W momencie wewnetrznej stycznos$ci, ktdremu odpowiada fazai?l ,
mamy r » rs + 8 (rys. 3), a wiec wobec (3) jest p - -1. Rownanie (5) dlatego

momentu przyjmuje postaé

sin2?”’ sinli + cos2i - 1- A2 (6)
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Odejmujac (6) od (5) i mnozac réznice przez csc2i dostajemy réwnanie, ktére
otrzymat po raz pierwszy S. Piotrowski (1937a):

(p2“ Irj esc2i +2 (p +1) g rg esc2i +sindAT"’ “ sinA?\ @)

Wprowadzajac oznaczenia: -2 esc2i, C2- i@ rs cac2i, C3 * sinaf”,
—roéwnanie (7) przyjmuje postaé

(p2-1) Ct +2 (P +1) C2+C, =amd?; 3

z otrzymanych z rozwigzania takich réwnan niewiadomych C,, C2oraz Cs otrzy-
muje sie szukane geometry czne elementy orbity przy pomocy zwigzkow:

k -C,/C, rg - C2sin i/ Ct
nn... . .
rIs *VW sin i, ctg t ——————-Z—— Cj.

Prosty algorytm dla rozwiazy-
wania rownan (8) wzgledem nie-
wiadomych Cv C2 oraz Cj podat
S. Piotrowski (1937a). Danymi
wyjsciowymi byty fazy iT, odczy-
tane z krzywej jasnosci ukiadu
zac¢mieniowego dla 16-tu wartosci
jasnosci  uktadu, oddzielonych
rownymi odstepami. Rownanie dla
kazdej sposrod tych wartosci®
uwzgledniane bylo z nalezytg wa-
ga, co stanowito o zasadniczej
WwyZzszosci metody Piotrow-
skiego nad stosowanymi uprzed-
nio metodami H.N. Russella
(1912) i J. Fetlaara (1923). Jak
to podkresla w swojej monografii
Z. Kopal (1946, s. 76), S. Pio-
trowski jest pierwszym bada-

Hys. 3. Wewnetrzna stycznosc czem, ktéry uwzglednit wagi, z ja-
kimi poszczegdlne czesci krzywej
jasnosci wyznaczajg elementy
orbity.

Bezposrednie rozwigzywanie lownan (8) metoda najmniejszych kwadratéw dla
wartosci t”lodpowiadajacych otrzymanym z obserwacji punktom normalnym (czy-
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li $rednim jasnosciom) zaproponowat Z. Kopal (1941, 1946), nie podajagc
jednak sposobu obliczania wag poszczegdélnych rownan. Metoda zaproponowana
przez Kopata zostata szeroko rozbudowana i uscislona przez S. Piotrow-
skiego (1947, 1948b, 1948c), ktéry m.in. podal sposéb obliczania wag po-
szczegoblnych roéwnan oraz wyeliminowat konieczno$¢ apriorycznego zaktadania
gtebokosci miniméw. Uzupetniona w ten spos6b metoda, znana pod nazwg me-
tody Piotrows kiego-Kopala (por. np. Russell 1948), jest najdosko-
nalszg spos$rod opracowanych dotychczas metod wyznaczania elementow orbit
gwiazd zaémieniowych i jest szeroko stosowana. Wyczerpujacy jej opis znalez¢
mozna w monografii Z. Kopata (1959) Close Binary Systems. Omoéwienie me-
tody Piotrowskiego-Kopala zaczne od przedstawienia sposobu obliczania war-
tosci geometrycznej gtebokosci za¢mienia, p, wystepujgcych w réwnaniach (8).
Wielkoscig bezposrednio otrzymywang z obserwacji w czasie zaémienia jest
jasnos¢ | ukltadu zaémieniowego, wyrazona w stosunku do jasnos$ci poza
zac¢mieniami, przyjetej za jednostke. Przez A oznaczana jest warto$¢ | dla mo-
mentu wewnetrznej stycznosci (tj. dla NI =1?"), za$s fotometryczng faza
za¢mienia (catkowitego lub pierscieniowego) nazywany jest stosunek

1-1
©

Droga numerycznego catkowania V.P. Cesewicz (1939, 1940) stabula-
ryzowal geometryczng giebokos¢ zacémienia jako funkcje p = p (a, k, u), gdzie
u jest wspotczynnikiem pociemnienia brzegowego. Zawierajgce p wspoétczynniki
w roéwnaniach (8) obliczane sg przy pomocy tablic Cesewicza, przy czym dla
pociemnienia brzegowego przyjmowana jest wartos¢ teoretyczna, natomiast k
oszacowywane jest na podstawie stosunku gtebokos$ci miniméw gtdwnego
i wtérnego. Mianowicie zachodzi zwigzek

1 1 = (10)
Yk, -1) A

gdzie Ag jest wartoscig A dla minimum, bedacego zaémieniem wiekszej gwiazdy,
za$ As —mniejszej; As jest rowne mocy L, promieniowania wiekszej gwiazdy,
wyrazonej w stosunku do mocy promieniowania catego uktadu zaémieniowego
poza zaémieniem. Wystepujgca we wzorze (10) wielko$¢ Y (A, -1) jest zaleznym
od pociemnienia brzegowego, bliskim jednosci czynnikiem: dla k > 0.2 jest
0.9 <Y(k, -1X1.1.

Stosunek k promieni obu gwiazd mozna réwniez oszacowywac¢ na podstawie
czasu trwania poszczeg6lnych faz zac¢mienia, korzystajagc ze stusznego
dla i = 90° wzora
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gdzief?” oraz-*?”’ sg fazami, odpowiadajacymi odpowiednio momentom zewnetrz-
nej oraz wewnetrznej stycznosci tarcz gwiazd sktadowych. Dla i <90° wzér (11)
daje dolng granice mozliwych wartosci k, Wstepnego oszacowania k mozna
rowniez dokona¢ przy pomocy nomogramoéw, ktére opublikowatl J.E. Merrill
(1953); nalezy jednak podkresli¢, ze zaréwno wartosci k, jak i warto$ci innych
elementéw orbitalnych, znalezione przy pomocy tych nomograméw powinny by¢
traktowane jako w wysokim stopniu prowizoryczne.

Przyjmowanie niedokladnej wartosci poczatkowej stosunku k w metodzie
Piotrowskiego-Kopala nie jest grozne, poniewaz jest to metoda iteracyjna:
rozwigzania réwnan (8) mozna ponawia¢ dotad, az wartosci k poczatkowa i kon-
cowa beda ze soba zgodne. Szczeg6towg dyskusje zbiezno$ci tego procesu ite-
racyjnego i btedéw ostatecznych elementéow orbity zawdzieczamy S. Piotrow-
skiemu (1948b).

Argument a, wystepujagcy w tablicach Cesewicza, obliczany jest ze wzoru
(9) na podstawie bezposrednio obserwowanej jasnos$ci | oraz na podstawie
jasnosci A w momencie wewnetrznej stycznos$ci, odczytanej z krzywej jasno-
§ci, poprowadzonej od reki przez punkty otrzymane z obserwacji. Odczytana
w ten spos6b warto$¢ Ajest oczywiscie subiektywna i niedoktadna, a wiec nie
jest wilasciwe przyjmowanie jej —jak to czynit Kopal (1946) w pierwotnej
wersji metody — za warto$¢ ostateczng. Poprawke AA jasno$ci A wprowadzit
S. Piotrowski (1948b) do réwnan (8) w nastepujacy sposdb.

Jesli  zmienimy przyjetag jaauo$¢ A w momencie wewnetrznej stycznosci
o A\, kazdy (i —ty) punkt normalny w ptaszczyznie (a, sin2/’) przesunie sie

Tej zmianie a odpowiada zmiana sinwynoszgca

dsin2Ir AA
A .- - (12)

Aby uwzgledni¢ zmiane giteboko$ci minimum o AA musimy doda¢ wielko$é
(12) do lewej strony rownan (8).

Og6lng metode wprowadzania do réwnan problemu poprawki prowizorycznie
przyjetej wartosci dowolnego elementu E sformutowat S. Piotrowski (1948b)
nastepujaco. Réwnanie (8) mdézna zapisa¢ w postaci

li (a, C,, C2 C,, E +AE) =sin2t"(a),
gdzie Il jest znang funkcjg elementéw orbity. Rozwijamy H na szereg potegowy

wzgledem AE i odrzucamy wyrazy z druga i wyzszymi potegami AE. Nastepnie
zastepujemy dH/dE przez
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d sia2<P da
da dE

i otrzymany uktad réwnan rozwigzujemy wzgledem Cv C2 Csoraz AEf.

Ta metodgq wprowadzit S. Piotrowski do réwnan problemu nie tylko po-
prawke AA gilebokosci minimum, ale réwniez poprawke AU jasnosci uktadu
poza za¢mieniami (o ktorej zaktladaliSmy poczatkowo, ze jest réowna jednosci)
oraz poprawke zatozonego apriorycznie wspotczynnika pociemnienia brzegowego
(Piotrowski 1948b oraz 1937b). Zwrécit on réwniez pierwszy tiwage na to,
ze do ukladu réwnan (8) nalezy dotgczy¢ réwnania, zawierajgce informacje o do-
ktadnosci przyjetych w rozwiazaniu wartosci, uzyskanych ze zrdédet innych niz
obserwacje gwiazdy zaémieniowej podczas za¢mienia. Takimi wartosciami moga
by¢: inaksymalna jasnos$¢ ukladu zac¢mieniowego uzyskana z obserwacji poza
zaémieniami (Piotrowski 1948b) lub stosunek h otrzymany z obserwacji
spektroskopowych (Piotrowski 1948c).

Przedstawie obecnie opracowany przez S. Piotrowskiego (1948b)
i przejety nastepnie przez Kopata (1959) spos6b obliczania wag réwnan (8),
odpowiadajgcych poszczegélnym punktom normalnym lub poszczegélinym indywi-
dualnym obserwacjom. W réwnaniach (8) prawe strony sa wolne od btedéw, zas
wspotczynniki przy niewiadomych, w szczego6lnosci a. oraz pi (a-), sa obar-
czone biedami. Jest to sytuacja dokiadnie odwrotna do tej, jaka napotykamy
w standardowym przypadku réwnan liniowych ktére mamy rozwigzywac¢ metodg
najmniejszych kwadratow. JMozemy jednak bez trudnosci przesuna¢ bledy z le-
wej na prawg strone réwnan (8). Mianowicie, przypusémy, ze rownania (8) sg
spetnione dok tadnie dla wartosci a- obcigzonych btedami*ale przy zatozeniu,
ze wartosci sinJtTpo prawej stronie sg ,,skorygowane” o wielko$¢ (d sinJfT/
/d a) Aa-. Jesli teraz odrzucimy te ,,poprawke”, stwierdzimy, ze réwnania (8)
moga by¢ traktowane jako majace wspotczynniki przy niewiadomych wolne od
bteddéw, zas$ prawe strony obarczone btedami, proporcjonalnymi do

—dr;—— e (a),

gdzie e (c" jest bledem fotometrycznej fazy a.

Jesli o btedach pomiaréw fotoelektrycznych decyduje scyntylacja atmosfe-
ryczna (co zachodzi, gdy gwiazda jest jasna), to bledy te sg ,,state w skali
wielkosci gwiazdowych” ; wtedy 6 (a)---// (1 - A), a wiec pierwiastek kwadra-
towy z wagi obserwacji jest proporcjonalny do

— 1-A da
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Gdy natomiast gwiazda za¢mieniowa jest obiektem stabym, w przypadku
teleskopu pétmetrowej Srednicy obiektem stabszym niz 10m, o btedach decydujg
fluktuacje kwantowe pradu fotoelektrycznego; woéwczas &(I)~\/T? a wiec e (a)

1-A), czyli

ViII= 1 o

NI* d sin242

Sugestia Kopata (1959), ze bledy poiniarow fotoelektrycznych powinny by¢
state ,,w skali jasnosci”, tj. zefc(a)~—1/(1 —A), wydaje sie by¢ btedna.

Pochodng da/d sin2?fmozemy wzia¢ z poprowadzonej od reki, na podstawie
bezposrednich wynikéw obserwacji, krzywej a = a (sin2?’). Mozna réwniez ko-
rzysta¢ ze wzoru

do_
da

konieczna jest jednak woéwczas znajomos$¢ przyblizonej wartosci niewiadomej C2

Rownania (8) nalezy pomnozy¢ przez y/w?, przez co przesuniemy biedy po-
miaréw na prawg strone réwnan obserwacyjnych, ktére ostatecznie dla jasnych
gwiazd (gdy fluktuacje kwantowe sg zaniedbywalne) przyjma postaé

-1)C, ¥2\W (pi +1) C2+sjw?C, - (a,//,) AA= sindt?-. (13)

Te réwnania rozwigzywane sg tgcznie dla gtdbwnego i wtérnego miniméw, przy
czym z obserwacji kazdego z tych miniméw wyznaczana jest oddzielna wartos¢
AA : z minimum, odpowiadajgcego zac¢mieniu catkowitemu wyznaczana jest po-
prawka \AS wartosci As = Lg, z zaémienia pierscieniowego — poprawka war-
tosci A .

S. Piotrowski podat réwniez rownania analogiczne do (13) dla zaémien
czesciowych i zastosowat je do wyznaczenia orbity gwiazdy /3 Aurigae (Pio-
trowski 1948c), bedacej klasycznym przyktadem zastosowania metody Piotrow-
skiego-Kopala. Metode te stosowali nastepnie Z. Kopal i M.B. Shapley
(1956), opracowujac przy pomocy elektronowej maszyny cyfrowej fundamentalny
katalog elementéw orbit gwiazd zaémieniowych.

Kontynuacje prac S. Piotrowskiego stanowi opracowany przez autora
niniejszego artykutu spos6b obliczania roznicowego pociemnienia brzegowego
i roznicy wskaznikbw barwy gwiazd sktadowych na podstawie obserwacji
wskaznikéw barwy gwiazd zaémieniowych (Serkowski 1961; zob. tez
,,Postepy Astronomii” 8, 50—54, 1960). Obecnie w Obserwatorium Warszawskim
prowadzone sg obliczenia, majgce na celu zastosowanie tego sposobu do wyzna-
czenia roznicowego pociemnienia brzegowego tych wszystkich dobrze rozdzielo-
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nych gwiazd zaé¢mieniowych, dla ktérych opublikowane sg doktadne dwu- lub wie-
lobarwne obserwacje fotoelektryczne. Obliczenia te, prowadzone przy pomocy
elektronowej maszyny cyfrowej, beda przypuszczalnie zakoficzone w przysziym
roku.

Gdy asferyczno$é gwiazd skiadowych jest zaniedbywalnie mata, elementy
orbity uzyskiwane metodg Piotrowskiego-Kopala moga by¢ uwazane za defini-
tywne. Przy wiekszej asferyczno éci konieczne jest eliminowanie jej wplywu
przez stosowanie tzw. rektyfikacji krzywej jasnos$ci w oparciu o analize
harmoniczng obserwacji poza za¢mieniami. Obliczone teoretycznie bledy tej
rektyfikacji, A lIrect jak rowniez dalsze efekty asferyczno $ci i wzajemnego ,0d-
bijania” $wiatta przez gwiazdy sktadowe, nie wyeliminowane przez rektyfikacje
i zwane perturbacjami w minimach, A Zper (patrz Kopal 1959) powinny
by¢ odjete od poszczeg6lnych wartosci zrektyfikowanej jasnosci Z Dla uwzgled-
nienia tych efektéw wskazane jest poprawienie metodg poprawek rézniczkowych
elementdw orbity uzyskanych metoda Piotrowskiego-Kopala. Metode popra-
wek rozniczkowych przedstawie w postaci uogo6lnionej przed dwoma laty
przez S. Piotrowskiego (praca w druku, 1963) na przypadek obecnosci
w uktadzie za¢mieniowym trzeciego ciata o mocy Ls. Rozpatrze tylko przypadek
zac¢mien catkowitych.

Wyjsciowe wartosci mocy promieniowania gwiazd sktadowych, uzyskane me-
todg Piotrowskiego-Kopala, oznaczamy odpowiednio przez L°, IA oraz L° (zwy-
kle L° - 0), przy czym zaktadamy L° + L% + L° - 1.

Ostateczne warto$ci mocy, wyrazone w stosunku do tej jasno$ci maksymal-
nej, ktéra przy obliczaniu Zbyta przyjeta za réwng jednos$ci, oznaczamy przez
LA - L° +ALg, Ls - L° + &LS oraz L, - L\ + AL,. Zatem z definicji fotometry
cznej fazy zaémienia, wynikajgca z obserwacji jasno$¢ zrektyfikowana uktadu
zaé¢mieniowego jest rowna

Z*Lg +Ls +L3-aLs m
- (L°g + ALg) + (L° + ALs) + (L° + AL,) - a° ALs - LS Aa = (14)
"1l-a s +AZ
gdzie a jest fotometryczng fazg zaémienia obliczong przy uzyciu przyblizo-
nych elementéow orbity, za$ a = a° + Aa wartoscig doktadng tej fazy; przez AZ
oznaczona jest odchytka O-C wynikajgcej z obserwacji zrektyfikowanej jasno-

$ci od teoretycznej jasnos$ci, obliczonej przy uzyciu elementéow orbity uzyskanych
metodg Piotrowskiego-Kopala. przy czym wobec réwnania (14).

AZ=ALg + (1 - a°) ALS + AL, - L° Aa, (15)



250 K. Serkowski

gdzie
A da . da da da
-Elrs- &_Td]; s + +Ta— -Au* du <16)

Po podstawieniu (16) do (15) otrzymujemy réwnania wzgledem siedmiu nie-
wiadomych ALg, ALS, AL,, Arg, Ars, Ai oraz Au:

. 3a da do. . S
Aig +(I-a°) AL, +AL,-L* Arg -L°s Ar5 - M~L°s~ AU =AL
S rs i u A

Roéwnania te nalezy rozwigzywac tgcznie z analogicznymi réwnaniami dla za-
¢mienia pierscieniowe#). Pochodne, wystepujace w réwnaniach (17) stabularyzo*
wat J.B. Irwin (1947) w zaleznosci od argumentéw k, p oraz u. Przed przysta-
pieniem do rozwigzania réwnan (17) metoda najmniejszych kwadratéw nalezy odjac
od Al wyraz poprawkowy Alrec + A/per. Suma ALg + AL, +AL, jest réwna po-
prawce AU jasnosci maksymalnej, ktéra apriorycznie przyjeta byla za réwng je-
dnosci. Réwnania (17) nalezy uzupetni¢ réwnaniem, opisujgcym doktadnosé wy-
znaczenia jasnosci maksymalnej z obserwacji poza zaé¢mieniami:

ALg + ALs +AL, -0; (18)

réwnanie to nalezy przyja¢ z waga, ktéra odpowiada btedowi Sredniemu prawej
strony rownania (18) réwnemu btedowi wzglednemu wyznaczenia jasno$ci ma-
ksymalnej ukladu za¢mieniowego z obserwacji poza zaémieniami.

Problem obliczania btedéw $rednich elementéw orbity na podstawie ich po-
prawek rézniczkowych otrzymanych metodg najmniejszych kwadratow zostat
rozwiazany przez S. Piotrowskiego (1948a). Wykazatl on, ze bledy Srednie
elementéw orbity sa tylko wtedy réwne bledom ich poprawek rézniczkowych,
gdy wszystkie sumy iloczynéw odchytek AZ przez drugie pochodne fazy
fotometrycznej a po elementach orbity sg zaniedbywalnie mate w poréwnaniu
z sumami kwadratéw pierwszych pochodnych fotometrycznej fazy a po elementach
orbity. Warunek ten zazwyczaj jest spetniony, co pozwala na oszacowanie w Sci-
sty sposéb btedéw elementéw orbity uktadu zaé¢mieniowego.

Podstawowag trudnos$¢ przy wyznaczaniu orbit gwiazd zaémieniowych stanowi
nalezyte uwzglednienie asferycznego ksztattu gwiazd skitadowych. W ostatnich
latach zaproponowano dwa nowe podejscia do tego zagadnienia. Mianowicie
D.B. Wood (1962) oblicza elementy orbitalne gwiazd zaé¢mieniowych metodg po-
prawek rézniczkowych przy pomocy elektronowej maszyny cyfrowej zaktadajac,
ze kazda z gwiazd sktadowych jest tréjosiowg elipsoidg. Jasno$¢ ukiadu
w momencie obserwacji jest obliczana przez kazdorazowe catkowanie numerycz-
ne po zakrytej czesci tarczy gwiazdy. Jest to oczywiscie postepowanie dosko-
nalsze, niz postugiwanie sie tablicami Cesewicza lub Irwina, ktére obliczo-
ne byly dla gwiazd o ksztaicie kulistym. Metoda Wooda, konsekwentnie zakia-
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dajac elipsoidalny ksztatt gwiazd skltadowych, eliminuje koniecznos$¢ rekty-
fikowania krzywej jasnosci. Metode te mozna by réwniez zastosowa¢ do gwiazd
o innym, niz elipsoidalny, ksztatcie, np. do gwiazd, wypetniajagcych catkowi-
cie powierzchnia ekwipotencjalng Roche’a.

Z. Kopal (1960) zwrécit uwage, ze zamiast analizowa¢ krzywa jasnosci
gwiazdy zaémieniowej, wygodniej jest badaé transformate fourierow-
skg krzywej jasnosci. Zmiany jasnosci, spowodowane za¢mieniami nie sg
ciggta funkcjg czasu; natomiast widmo czestosSci, opisujgce te aniany, jest
ciaggte. Szczegdlnie wazne jest to, ze widmo czestosSci opisujace wszystkie
efekty wzajemnej bliskosci gwiazd skiadowych (efekty asferycznosci i ,,odbi-
cia” Swiatta) jest dyskretne: przyjmuje rdézne od zera wartosci jedynie dla
okreslonych z géry wartosci czestosci, bedacych wielokrotnoSciami czesto-
Sci obiegu orbitalnego gwiazd skifadowych. Efekty bliskosci gwiazd i efekty
zaé¢mien sa zatem automatycznie rozdzielone, gdy stosujemy transformate
fourierowska krzywej jasnosci; rektyfikacja krzywej jasnosci staje sie zbedna.
Btedy pomiaréw powodujg przypadkowe fluktuacje widma czestosci w jego
czesci, odpowiadajgcej wysokim czestosciom; odciecie tego konca widma
w znacznym stopniu eliminuje btedy obserwacyjne.

PRZYPIS

ALGORYTM KRAKOWIANOWY METODY NAJMNIEJSZYCH KWADRATOW

Danych jest m réwnan obserwacyjnych:
alltcl + a2kx2 + e¢¢ +\k xn~ an+1,k’ k ~1» 2, m> m;

waga k-go rownania wynosi w+ W celu rozwigzania tych réwnan nalezy obli-
czyc :

1. Wspotczynniki R~ ( wspétczynniki réwnan norm alny ch) dlai “ 1, 2,...,
n+2orazj “ 1, 2......... n +2:
m n -+l
Rij “ Ri " aik ajk> Kdzie °n+2,fc * °ik-
2. Wspotczynniki rrydlai=1,2, ...,»+ 2
0 dlai <j,
i-1
(Rjj - i- rfs)”’ dlai =j,
r7 sml
M

N Rij ~ %I ris rs)/rjj dia *> U
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nalezy oblicza¢ kolejno rn (=Ru), L., M2V o r22, r32, ... , r,+22 itd.

Uwaga: wartosci an+2.k> +2,j olaz m+2,/ obliczane sg jedynie w celu
zapewnienia kontroli obliczen.

3. Wspotczynniki q( dla - 1,2, ... ,ri

i-1
r-(1. vs) 9// dla t <j,
ur7 dla»=j,
Lo dlat> j;

nalezy oblicza¢ kolejno ju, 7?22, 912, €33, ?23, ?13 Ud.
4. Szukane niewiadome *e:

* - Pl imle2] ... |f»
5. Btad Sredni e prawej strony rownania obserwacyjnego o wadze =1
€= hvine /(M- N)

6. Btedy Srednie et niewiadomych x;:
e; =(S %J¥E.
/-*
Kontrola obliczenh: Jesli obliczenia wykonane sg bezbtednie, spetnio-
ne sg nastepujace réwnosci:

n+1

Ad 1. Rn*2.j - «</ /

1,2, ... ,n+2.

Ad 2. m+2,i ~ fij j= 1, eeej

«*/
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n
Ad 4: 2 R.. %= (réwnania noim alne) j =\,2,...,n.
Ad 5: An+ln+l — A M+1/ %/ ~ m+1»+1e
/-1
m n 2 2
K+ ], “»* *«) =r,,+1+1 (suma kwadratéw O-C).
*-1 «-1
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LABORATORYJINY ASPEKT KOSMOLOGII

BRONISLAW KUCHOWICZ

HABJIIOAATEJIbHHfl ACTIEKT KOCMOJIOrMM
Bp.KyxoBim
Pe3ioMe

B padoTe npeACTaBlieH jiabopaTopHbiit siccnepHMeHT, KOToputt noaBo-
4fleT uaM npoBepMTb HeKOTopue KOCMOJionmecKne TeopMH. M3 sthx Teopnfi
cjieayeT, <ito BcejieHHaa BbinojiacHa $epMH6BbtM c"ohom AerenepnpoBaH-
Hhix HeKTpHH. HeftrpKHHbie sHepreniueciciie ypoBHM 3aHirru BnjioTb ao
npeaejibHoii 3Hepr«H Ep . "HaMeHMe Ep mo*ho onpesejwnj b 6era—cneKTpo-
cKonMH, TOVHO 3HaH rpa$HK KiopH pa3peuieHHbix (3-nepexoflOB. B shojuoiimoh-
HOft KOCMQUIOMM M B TeopMH CTaiJUOHapHoft BcelieHHoB 3HageHM6 Ep. CIMU-
kom Mano, mTofibi HIHTM ero 3KcnepMMeHTajtt>Ho. 3to nocjieflHee bo3mo*ho
b ocmusnjHOHHoft KOOVJIOVIM, rfle 5Re [MeV].. 3flecb Re 0603Ha-
weeT MMHHMajibHoe 3HaueHiie paflayca. 3KcnepMMeHTa«faHhie Aamwe yxa—
3hiBaK)T, mto ecjiH Bcejiemiafl noABepraeTCl}t cacaTHio, to KO34>d»mHeHT
cjlcaTHfl cBboue 10*.

A LABORATORY ASPECT OF COSMOLOGY
Abstract

The present paper suggests a laboratory experiment which coaid test
certain cosmological theories. From those theories it follows that the
universe is filled with a shallow degenerate Fermi sea of neutrinos. The
neutrino levels are filled up to a finite Feimi energy Ep. Experiments
determining the shape of the allowed beta spectrum can be used to de-
termine Ep. In the steady state and big bang cosmologies Ep is much too
low to ever be observed, but in the oscillating cosmology Epcx 5 Rc [MeV],
where Rc is the minimum radius of the universe in units of its present

radius. Experimental data suggest that the universe will contract by
a factor over 101, if at all.
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Notatka powyzsza tytutem swoim nawigzuje do artykutu A.G. Pachot czy-
ka Obserwacyjne aspekty kosmologii, ktéry ukazat sie w roku ubiegtym w tymze
czasopi$mie. W notatce tej podajemy nowy aspekt obserwacyjny kosmologii,
zwigzany z istnieniem ,,okna neutrinowego”, o ktérym byla mowa w rozdziale IV
wspomnianego artykutu. Astronomia neutrinowa staje sie ostatnio przedmiotem
coraz szerszego zainteresowania. Wszeregu ogtaszanych obecnie prac wskazuje
sie na role proceséw, w wyniku ktérych we wnetrzach gwiazd produkowane sg
neutrina i antyneutrina. Moga to by¢ procesy réznych typow, np.

e++e"»v +v
*lle + e~+*H + v
p+p-*d+e* +v

Wiadomo, ze oddziatywania neutrina z materig stanowig najstabsze ze zna-
nych oddziatywan czastek elementarnych. Okazuje sie, ze znacznie wiecej
neutrin zostaje wytwarzanych w réznych procesach w rodzaju przedstawionych
wyzej, niz ulega pochtonieciu w procesach odwrotnych. Nasuwa sie wiec wnio-
sek, ze ilo$¢ neutrin (wzglednie antyneutrin) we wszech$wiecie stale wzrasta,
a ze rozmaite procesy przemian czastek elementarnych dajg w koncowym rezul-
tacie zawsze pewng ilo$¢ neutrin (albo antyneutrin), moze cata materia przejsé
w koacu w posta¢ neutrin. Jest to trudne do przyjecia, cho¢ nie mozna tego
a priori odrzucic.

Alternatywna mozliwo$¢: niezmienna ilo$¢ neutrin we wszechéwiecie —nie
jest jednak czym$ absurdalnym i sprzecznym z danymi do$wiadczalnymi i teorig,
ktére wskazujg na duzg wydajno$¢ procesow prowadzacych do powstawania
neutrin. Jesli przyjac, ze we wszechswiecie istnieje olbrzymie, w praktyce trudno
dostrzegalne tto zdegenerowanych neutrin (antyneutrin) o niskiej energii, wtedy
nawet przy bardzo stabym oddziatywaniu ich z materig moze zachodzi¢ tak duzy
sumaryczny ubytek neutrin z tego tta, ze zrownowazy on state ich stwarzanie
w roznych przemianach jadrowych i reakcjach. W tym miejscu warto zauwazy¢,
ze wedtug oszacowanh niektorych autoréw S$rednia gesto$¢ materii we wszech-
Swiecie pod postacig neutrin i antyneutrin moze nawet kilkanascie razy prze-
wyzsza¢ gestos¢ materii pod postacig czastek o niezerowej masie spoczyn-
kowej [1].

W notatce niniejszej pragne przedstawi¢ w zarysie, jakich informacji kosmo-
logicznych moze nam udzieli¢ wykrycie tta zdegenerowanych neutrin (anty-
neutrin). Podany po raz pierwszy przez S. Weinberga [2] aspekt obserwacyjny
kosmologii dotyczy obserwacji, zwigzanych z fizyka jadrowa, a $cislej mowigc —
z jednym jej dziatem: spektroskopig beta. Wodr6znieniu od oméwionych w arty-
kule Pacholczyka r.iozliwosci testowania modeli kosmologicznych jest to
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sprawdzanie metodami czysto laboratoryjnymi. Dla zrozumienia podanej przez
Weinberga idei przypomnimy, jak przedstawia sie rozkiad energetyczny
elektronéw z przemiany beta.

Przemiana beta i wykres Kurie. Wezmy dla prostoty dozwolone
przejscie beta. Liczba elektronéw, ktérych energie lezg w przedziale od E do
E + dE, wynosi: N(E) c.E - CFpE(EG-E)2E

Tutaj EOoznacza energie maksymalng elektronu, E — jego energie, p — jego
ped, N(E) — gestos$¢ zliczen elektronéw
w przedziale energetycznym, C — pewng
statg. Czynnik coulombowski F zalezy
od tadunku jadra, od EOi od E. Z po-
wyzszego wzoru widac¢, ze odktadajac
wielkos$é per

pPEF

w zaleznos$ci od energii elektronu E
otrzymujemy linie prostg. Jest to tzw.
wykres Kurie. Wyznacza sie z niego
energie maksymalng elektronu EQ ktéra Rys. 1. Wykres Kurie dla przemiany beta
otrzymujemy w miejscu przeciecia osi
rzednych przez prostg (jak na rys. 1).

W przemianie /3” wraz z elektronami wysytane sg antyneutrina: {Z,A) =+ (Z +
+ 1, A) + e~+ P, a w przemianie wraz z pozytronami wysyfane sg neutrina;
(Z, 4 -»(Z -1, A) +e++v.

Symbolem (Z, A) oznaczyliSmy jadro o Z protonach i (A—Z) neutronach. Kon-
cowy punkt wykresu Kurie dla przemiany /3 odpowiada elektronom o energii
maksymalnej i antyneutrinom o energii zerowej.

Zakaz Pauliego. Wz6r na rozkiad energetyczny elektronéw znany jest
od tylu lat, a badanie wykresu Kurie stuzy od tak dawna do wyznaczania energii
maksymalnej EQ ze wydawatoby sie, iz nie ma juz tu nic do dodania. Tymcza-
sem dopiero Weinberg zwrécit uwage na to, ze neutrina (czy tez antyneutrina)
z przemiany beta majg spin potéwkowy. Podlegajg one zatem statystyce Fermie-
go-Diraca. Stosuje sie do nich zakaz Pauliego, ktéry stwierdza, ze w stanie
o okresSlonym zespole liczb kwantowych moze znajdowac sie co najwyzej jedna
czgstka danego rodzaju. Zakaz ten moze wywieraé¢ powazny wplyw na przemiane
beta, jesli jadro podlegajace tej przemianie bedzie zanurzone w gazie neutri-
nowym (antyneutrinowym). Z mechaniki statystycznej wiadomo, ze w zdegenero-
wanym gazie Fermiego-Diraca w temperaturze bezwzglednej T = 0 fermiony wy-
petniajg kolejno poziomy o energii kinetycznej od zera az do wartos$ci maksy-
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malnej, granicznej, zwanej energiag Fermiego i oznaczanej symbolem Ep. Jesli
temperatura nie réwna sie zeru, zjawiska degeneracji gazu nie mozna opisac
w spos6b tak prosty stownie jak wyzej — istota zagadnienia jednak sie nie
zmienia. Pozostaje zdegenerowany gaa fermionowy, wypetniajacy z duzym praw-
dopodobienstwem wszystkie stany o energii ponizej Ep.

Zdegenerowany gaz neutrinowy a przemiana beta. Przejdziemy
teraz do najciekawszego punktu naszych rozwazan: do stwierdzenia wpltywu

degeneracji neutrin w otoczeniu rozpa-
dajacego sie jadra na sposéb jego roz-
padu. Wezmy dla ustalenia uwagi gaz
neutrinowy i zanurzone w nim jadro>
podlegajace przemianie /3+ Gdy ge-
sto$¢ neutrin jest na tyle duza, ze za-
jete sa poziomy energetyczne az do
energii Fermiego Ept mozliwe sg tylko
takie rozpady, w wyniku ktérych po-
wstang neutrina o energiach pomiedzy
Rys.2. Wykres Kurie: a) dla przemiany/3+ &F a Emisja neutrin o energiach
jedli neutrina sg zdegenerowane, b) dla  pizszych jest niemozliwa. Nie znajda
przemiany fi 'jr?:r';;:;é’”e“m”a sa zdege- e dla siebie miejsca w przestrzeni
fazowej. Jesli za$ emisja takich neutrin
jest wykluczona, to zarazem wykluczona jest emisja towarzyszacych im pozy-
tronéw (z goérnego konca widma) i wykres Kurie urywa sie z prawej strony.
Wyglada on jak na rys. 2.

Zadaniem spektroskopistow jest wykazanie, ze w przemianie beta nie ma
pozytrondw o0 energii przewyzszajgcej roznice (EO - Ep). Gdyby wielko$¢ po-
dana w nawiasie byta ujemna lub choéby réwna zeru, przemiana /3+w ogoéle nie
mogtaby sie odby¢. Zobaczymy jednak w dalszym ciggu, ze Ep jest tak mala
w poréwnaniu z EQ iz co$ podobnego zaj$¢ nie moze.

Z podobnym urwaniem wykresu Kurie jak powyzej bedziemy mieli do czy-
nienia w przypadku przemiany /3“, zachodzacej wsréd zdegenerowanego gazu
antyneutrinowego.

Zobaczmy teraz, co bedzie, gdy przemiana )8+ ma sie¢ odby¢é w otoczeniu
wypetnionym zdegenerowanym gazem antyneutrinowym. Zdegenerowane morze
antyneutrin wecale nie hamuje emisji neutrina. Jest nawet przeciwnie. Wiadomo
z teorii czastek elementarnych, ze emisja czastki réwnowazna jest (w okreslo-
nych warunkach) absorpcji antyczastki. Przykiadem niech bedzie wychwyt
elektronu przez jadro, ktéry konkuruje w pewnych jadrach z przemiana )3+ W na-
szym przypadku zamiast emisji neutrina moze nastgpi¢ absorpcja antyneutrina ze
zdegenerowanego morza Fermiego. Wystany pozytron bedzie miat jednak energie
wiekszg od réznicy mas jadra przed i po przemianie beta, ktora jest jednoczesnie
maksymalna mozliwg energig pozytronu £0. Energia pozytronu moze przewyzszac
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—_— X

te warto$¢ i dochodzi¢ az do EO+ Ep, Jes$li by kto$ nie wiedziat nic o istnieniu
zdegenerowanego gazu antyneutrinowego, wygladatoby to na niezachowanie ener-
gii. Ksztatt widma beta bedzie taki jak na rys. 3. Zadaniem eksperymentatora
jest wykazanie, ze pojawig sie
pozytrony o energiach pomiedzy
EO a EO + Ep, Rysunek 3 odnosi
sie rowniez do przypadku, gdy
jadra, podlegajace przemianie f}~,
umie$cimy w otoczeniu zdegenero-
wanego gpzu neutrinowego.
Szanse eksperymental-
ne. Zobaczmy teraz, jaka jest
moznos$¢ praktyczna zaobserwowa-
nia zmian wykresu Kurie dla du-
zych energii. Na rys. 2 i 3 poka-

zalismy te zmiany jakosciowo, na- Rys. 3. Wykres Kurie: a) dla przemiany fS—

lezy teraz zapytaC sie, czy war- jedli neutrina sg zdegenerowane, b) dla
to§¢ Ep nie jest zbyt mata do przemiany /3*, je$li antyneutrina sa zdege-
stwierdzenia eksperymentalnego. nerowane

Jak te warto$¢ obliczy¢?

Mozna jg obliczy¢ znajac gestos¢ neutrin we wszechSwiecie oraz przyjmujac
okreslony model kosmologiczny. Obliczenia tego rodzaju przeprowadzit Wein-
berg [2]. Sg one do$¢ zmudne, wymagajg znajomosci teorii pola grawitacyjnego
oraz fizyki jadrowej. W wyniku obliczen okazato sie, ze choé badanie odchylen
w przemianie beta dawato a priori mozliwos$¢ testowania réznych teorii kosmolo-
gicznych, czes$ci z nich nie mozna sprawdzi¢ na tej drodze. Po prostu otrzymane
na drodze teoretycznej wartosSci energii Fermiego dla zdegenerowanego gazu
neutrinowego sg tak mate, ze chyba nigdy nie datoby sie wykry¢ odchyleri wykre-
su Kurie od prostej z rys. 1, gdyby Ep miata warto$¢ dang przez te teorie. | tak
np. w teorii stacjonarnego wszech$wiata energia graniczna Fermiego (wyrazona
w Megaelektronowoltach) jest rzedu: exp (—20*). Wteorii ewolucyjnej (big bang)
rozwaza sie dwa warianty, w zaleznos$ci od tego, czy gtéwny wkiad do gestosci
energii pochodzi od materii nierelatywistycznej (mas spoczynkowych), czy tez od
promieniowania elektromagnetycznego wraz z neutrinowym. JeS$li gtowny wkiad
daje promieniowanie, wtedy energia Fermiego dla gazu neutrinowego jest rzedu
10"*6 MeV, a jesli gtowny wkiad pochodzi od mas spoczynkowych, to energia
Fermiego jest rzedu 10*4 MeV. Ep w modelu tym jest wprawdzie czym$ wigekszym
niz w modelu stacjonarnego wszechs$wiata, pozostaje jednak zbyt matg wielko-
§cig na to, by da¢ szanse wykrycia eksperymentalnego. Szanse takie, aczkol-
wiek znikome, daje teoria pulsujgcego wszechSwiata. Je$li podlega on perio-
dycznemu cyklowi rozszerzania i kurczenia, wtedy podczas kazdego okresu
tyle samo neutrin zostaje pochtonietych co i emitowanych. Nawet gdyby pulsa-
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cje byty tylko w przyblizeniu periodyczne, pochtanianie neutrin powinno w $red-
nim zbilansowa¢ ich emisje. W przeciwnym razie gaz neutrinowy osiggnatby
w koncu catkowitg degeneracje: obsadzone bytyby wszystkie poziomy energe-
tyczne az do poziomu o tak wysokiej energii, ze niemozliwe statloby sie dalsze
wytwarzanie neutrin w procesach jadrowych, gdyz nie mogtyby one znalez¢ dla
siebie wolnego miejsca w przestrzeni fazowej.

Dla ustalenia bilansu pomiedzy emisjg i absorpcjg neutrin w tym modelu
musi istnie¢ tto niskoenergetycznych neutrin o duzej gesto$ci. Warto$¢ energii
b ermiego Ep zalezy od okresu pulsacji oraz od wspétczynnika kontrakcji, charak-
teryzujacego amplitude pulsacji. Poprzez wyznaczenia doswiadczalne Ep mamy
szanse oszacowac parametry powyzszego modelu kosmologicznego.

Jesli rownania teorii Einsteina majg by¢ wazne w przypadku oscylujgcego
wszech$wiata, gorna granica wartosci Ef powinna by¢ rzedu 0,02 eV. W wyniku
doktadnej analizy teoretycznej mozna te warto$¢ jeszcze obnizy¢. Weinberg
rozwaza szczego6towy model, w ktérym neutrina sg zasadniczym zrédtem kosmicz-
nego pola grawitacyjnego. Srednia ich energia jest rzedu 0,9 MeV i mamy $red-
nio 1 neutrino w 100 cm3 Sredni strumieri neutrin w przestrzeni kosmicznej
(w dowolnym kierunku) wynosi 3°10“ neutrin na cmJ w ciggu 1 sekundy. Warto$¢
ta jest w przyblizeniu 1/200 warto$ci strumienia neutrin, jakie otrzymujemy ze
Stonica. Dla powyzszego modelu wspoétczynnik kontrakcji wynosi 6-10*11, a energia
Fermiego jest ok. 3*10'4 eV. Wmodelu powyzszym przypada okoto 105 neutrin na
1 barion (czastke ciezka), podczas gdy w teorii stacjonarnego wszech$wiata
i w kosmologii ewolucyjnej mozna sie spodziewa¢ mniej niz jednego neutrina na
barion. W modelu oscylujgcego wszechswiata ilosé neutrin przypadajacych na
1 barion zwieksza sie gwaltownie ze wzrostem przyjetej energii Fermiego
(z trzecig potegg). Gdyby energia Ep wynosita zaledwie 1 eV, to we wszech-
Swiecie przypadatoby ponad 10“ neutrin na 1 barion, a gesto$é energetyczna
neutrin przewyzszataby 109razy gestos¢ mas spoczynkowych barionow.

Dla réznych modeli oscylacyjnych energia Fermiego (wyrazona w MeV) za-
lezy w przyblizeniu nastepujaco od bezwymiarowego wspdtczynnika kontrak-
cji R:Ep—~5

Z przytoczonych wywodéw wynika, ze dosSwiadczalne znalezienie gornej
granicy energii Fermiego Ep neutrin daje niewiele, gdyz nie wyklucza zadnej
z rozwazonych teorii kosmologicznych (nie méwigc juz o innych). Mozna oczy-
wiscie mowié, ze gdyby sie udato znalez¢ ograniczenie z dotu na Ep, chocby
rzedu utamka elektronowolta, doprowadzitoby to do odrzucenia teorii stacjo-
narnego wszechswiata czy tez teorii ,,big bang”. Poniewaz jednak ze wzgledu
na metodyke doswiadczenia mozliwe wydaje sie jedynie znajdowanie coraz do-
ktadniejszego ograniczenia z gory na warto$¢ Ept mozna przypuszczaé, iz obu
powyzszych modeli nigdy na tej drodze nie da sie wyeliminowac¢. Mozliwe jest
natomiast co innego: je$li przyjmiemy model pulsujgcego wszechswiata, wtedy
znajdujac coraz to ostrzejsze ograniczenia z gory dla wartoSci Ep bedziemy
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mogli coraz bardziej zacies$nia¢ przedziat dopuszczalnych warto$ci wspdtczynni-
ka kontrakcji. Przeprowadzone dotychczas doswiadczenia dajg ograniczenia na
wspoétczynnik kontrakcji : R < 2*10™. R. Drever z Glasgow przystapit do do-
Swiadczenia, w ktorym poszukuje absorpcji niskoenergetycZnych neutrin z morza
Fermiego przez jadra trytu. Na razie udato sie jemu stwierdzié, ze Ep. <500 eV.
Je$li zatem zachodza pulsacje we wszechsSwiecie, to amplituda zmienia sie
o czynnik 104 lub wiekszy. Dalsze ograniczenia warto$ci Ep z goéry wydaje sie
czyms$ trudnym, gdyz najlepsza zdolno$¢ rozdzielcza w przemianie beta nie prze-
kraczata dotychczas 120 eV. Od polepszenia zdolnos$ci rozdzielczej aparatury
(tzn. zmniejszenia wartosci liczbowej przedziatow energetycznych) zalezy wy-
krycie ewentualnych nieznacznych zmian w przebiegu wykresu Kurie. Tak wiec
rozwoj spektroskopii beta nie jest bez znaczenia dla kosmologii.
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DISTRIBUTION FUNCTION AND INTEGRALS OF MOTION
OF STELLAK DYNAMICS

Abstract

The article presents, in the light of recent works by Contopoulos,
Idlis and Lynden-Bell, the dependence of the distribution function upon
integrals of the movement equations of stationary self-gravitating stellar

systems.

POSTAWIENIE ZAGADNIENIA

Stan dynamiczny dowolnego ukiadu gwiazdowego jest w peini okreslony,
jezeli znana jest dla tego uktadu funkcja gestos$ci fazowej

f(t, T, v) @

gdzie wektor T - [xif x2 *] okre$la potozenie punktu, v - [vt, v2 - pred-
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kos¢, a t oznacza czas. Znajac funkcje gestosci fazowej, mozemy w kazdej
chwili t za pomocg formuty

dN =/(«, i) dxl dx2 dx3dvl dv2dv3 (7))

wyznaczy¢ ilos¢ gwiazd dN znajdujacych sie w otoczeniu dowolnego punktu
T wewnatrz pewnego elementu o objetosci dxl dx2 dx3 i posiadajgcych pred-
kosci, ktérych wspétrzedne zawarte sg w przedziatach (tj-.I-cfy, v +-Ldve

dla ("1,2,3.

Ksztatt funkcji gestosci fazowej zalezy od pola sit dziatajgcych w ukia-
dzie. Przypusémy, ze pole to jest polem potencjalnym o potencjale
W(t, =). Przyjmijmy takze, ze—podobnie jak to ma miejsce w naszej Galaktyce
— mozemy zaniedba¢ oddziatywania perturbacyjne oddzielnych gwiazd. Przy
tych zalozeniach ruch pojedynczych gwiazd bedzie opisywat ukilad réwnan

dv—
at - grad W, 3)
dr
Et 13 V . (4)

Jezeli przyjmiemy ponadto, ze ilos¢ gwiazd w kazdym elemencie prze-
strzeni fazowej poruszajgcym sie wraz z gwiazdami nie ulega zmianie, to funk-
cja fazowa spetnia warunek

——«g +Vv grad / +grad Wgradjj- f -0 5)
1Jt ot

gdzie

grad-, /-[— — —I- (6)
w dvt dv2 dv3

Réwnanie (5), wyprowadzone dla uktadéw gwiazdowych przez Je ans a, wy-
raza tre$¢ prawa Liouvi 1le’a: Gestos¢ fazowa / jest stata w kazdym, porusza-
jacym sie wraz z gwiazdami punkcie 6-wymiarowej fazowej przestrzeni po-
tozen i predkosci.

Wazng klase uktadéw gwiazdowych stanowig uktady, w ktérych zaréwno
gesto$¢ jak i potencjat w kazdym punkcie przestrzeni nie zalezg od czasu.
Uklady takie nazywamy uktadami stacjonarnymi. Poniewaz funkcja



Funkcja gestos$ci fazowej a catki ruchu . 265

gestosci fazowej w ukladach stacjonarnych nie zalezy od czasu, wiec réwna-
nie (5) redukuje sie do

tTgrad f +grad !IF grad =/ = 0. @)
\2

W dalszym ciggu niniejszego artykulu ogranicza¢ sie bedziemy tylko do
rozwazania uktadéw stacjonarnych.

Ponadto bedziemy przyjmowali, ze pole sit regulujgce ruch gwiazd jest
polem grawitacyjnym wywotanym przez ten ukiad. Uklady spetniajace ten wa-
runek nazywamy ukitadami samograwitacyjnymi. Potencjat Ftakie-
go pola okreslony jest przez gestos¢ gwiazd w przestrzeni

+00

p T ~\j) dvl dv2dv% (8)

za pomocg réwnania Poissona

+00

AB7= - 4fGm ffff (7,~) dvt dvt <>, 9)
—00

gdzie ni jest Srednig wartosciag masy jednej gwiazdy, G — stalg grawitacji,
A —operatorem Laplace’a.

Dwie funkcje f(x,~v) > D i W(*) moga by¢ odpowiednio funkcja gestosci fa-
zowej i potencjatem rzeczywistego samograwitacyjnego, stacjonarnego ukiadu
gwiazdowego wtedy i tylko wtedy, gdy funkcje te spetniajg jednoczes$nie oba
rownania (7) i (9). Funkcje te powinny ponadto by¢ jednoznaczne oraz czynié
zados$¢ pewnym warunkom brzegowym gwarantujgcym skonhnczong inase catego
uktadu oraz znikanie potencjatu w nieskonczonosci.

Powr6émy do réwnania (7). Rownanie to zapisane w postaci

df dF df dF df dF df dF df dF df dF
————— +— — +— ——————————— =0, NO)

dxt<?, dxj dvt dxsdv, dvtdxx dv2dxt dv}dxt
gdzie
F =-~(via+V2 +V,J - IT(*,, x2 *j), Al
moze by¢ traktowane dla danego potencjalu W jako rownanie na funkcje ge-
stosci fazowej f. Ogoélne rozwigzanie réwnania (10) jest, jak wiadomo z teo-

rii liniowych réwnan ro6zniczkowych, dowolng funkcjg pieciu niezaleznych
i nie zawierajgcych explicite czasu catek pierwszych

/t=/.cr,t), il S. (i2)
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Catki /£ otrzymujemy z rozwigzania ukladu réwnan kanonicznych postaci

o dF (13)
dat i

i-1,2,3
dvk dF_ (14)
dt dx.

Jednak mozna sie spodziewaé, ze ogOlne rozwiagzanie rdwnania (10) nie
bedzie spetniaé wszystkich warunkéw, jakie ze wzgledéow fizycznych natozo-
ne sg na funkcje gestosci fazowej. Dlatego powstajg pytania: w jaki sposob
mozemy skonstruowa¢ takie szczegdlne rozwigzania réwnania (10), ktére mo-
glyby by¢ traktowane jako funkcja gestosci fazowej w rzeczywistym ukiladzie
gwiazdowym oraz od ilu i ktérych catek pierwszych /» zaleze¢ bedg takie roz-

wigzania. Zagadnienie to zostanie pokrétce omowione w nastepnych paragra-
fach .

UKLADY OSIOWO | PUNKTOWO SYMETRYCZNE

tatwo mozna otrzymac¢ tzw. klasyczne catki pierwsze ukladu roéwnan ka-
nonicznych (13) i (14) dla potencjatow o réznych symetriach.

1. Jezeli nie naktadamy zadnych warunkéw na potencjal H, to jedyng cat-
ka klasyczng jest catka energii

F =) (t>,2+ v2l+ v - V(xt, x2 = E = const. (15)
2

2. Dla uktadéw obdarzonych symetrig cylindryczng, dla ktérych zaréwno ge-
sto$¢ gwiazd p, jak i potencjat IT sg tylko funkcjami odlegtosci r od wyroz-
nionej osi i odlegtosci z od pewnej plaszczyzny prostopadiej do tej osi, dru-
gq klasyczng catkg pierwszg jest catka momentu pedu

r$ = A= const, (16)

gdzie $ jest predkoscia katowa gwiazdy.

3. Wreszcie ukfady kulisto symetryczne posiadajg cztery klasyczne cakki
pierwsze: catke energii (15) oraz trzy catki pol, ktére mozemy zapisa¢ za po-
mocg jednego réwnania wektorowego

rx r=to (17)

gdzie r jest wektorem wodzagcym gwiazdy, & —staty wektor.
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W kazdym z powyzszych przypadkéw ilos¢ klasycznych catek pierwszych
jest mniejsza od pieciu. Do funkcji fazowej, w celu zapewnienia jej jedno-
znacznosci, powinny wchodzi¢ w charakterze argumentéw tylko jednoznacz-
ne catki pierwsze. Rodzi sie wiec pytanie, czy istniejg jednoznaczne calki
pierwsze oprécz wyzej podanych.

1. Rozwazmy najpierw ukltady, w ktérych funkcja fazowa zalezy jedynie
od catki energii (15)

fo= f(=vi -W). (18)

Rozktad predkoséci gwiazd w takim uktadzie jest izotropowy. Srednia pred-
ko$¢ gwiazd w kazdym punkcie uktadu réwna sie zeru. Gestos¢ gwiazd p jest
tylko funkcjg potencjatu

p-p(W). (19)

Jedyng figurg réwnowagi jaka mogag tworzy¢ tak poruszajgce sie gwiazdy
jest kula [3, 4]. Ale dla uktadéw o symetrii kulistej, jak wiemy, istnieje nie
jedna lecz cztery caltki ruchu.

2. Zajmijmy sie teraz ukfadami o symetrii osiowej. Mozna wykaza¢ (Con-
topoulos [2]), ze dla takich uktadéw nie sg spetnione zatozenia twierdze-
nia Poincare’go[6], o nieistnieniu innych od (15) i (16) jednoznacznych ca-
tek uktadu réwnan (13), Liczne préby znalezienia takiej catki prowadzone by-
ty przy przyjeciu dodatkowych zatozeh odnosnie potencjatu lub funkcji gestosci
fazowej (w wielu wypadkach np. zakiladano elipsoidalny rozktad predkoSci
swoistych gwiazd). Przyjmowane ograniczenia powodowaly, ze otrzymane qua-
si-catki mogly by¢ stosowane tylko lokalnie, w niewielkich obszarach Galak-
tyki .

Contopoulos [2] podat metode znalezienia w postaci szeregu trzeciej
catki dowolnego uktadu posiadajgcego symetrie wzgledem osi i prostopadiej do
niej ptaszczyzny.

Wyobrazmy sobie, ze ruch jakiej$ gwiazdy rozpatrujemy w ruchomym ukia-
dzie wspotrzednych, okreslonych jak nastepuje: w obracajgcej sie ptaszczyz-
nie P przechodzacej przez o$ obrotu i wybrang gwiazde G (patrz rys. 1),
z oznacza odlegto$¢ gwiazdy G od ptaszczyzny symetrii S uktadu, natomiast
£ = r —r0, gdzie r jest odlegtoscia gwiazdy G od osi obrotu, za$ rOodlegtos-
cig od centrum Galaktyki C punktu lezgcego w ptaszczyznie Galaktyki i obie-
gajacego jej srodek po kole z momentem pedu h takim, jaki posiada gwiaz-
da G.

W tym uktadzie wspoétrzednych potencjat (réwny sumie potencjatu grawi-
tacyjnego i potencjatu sity odsrodkowej) moze by¢ rozwinigty na szereg
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(20)

w ktorym nie wystepujg liniowe wyrazy wzgle-
dem fi z, Wspdtczynniki P, Q, b ... tego roz-
winiecia sg state.

Rownania (13) i (14) daja

df dF dz dF
dt dR dt dz

(21)
dR dF dZ dF

dt dt dz

dzie
Rys. 1 g

P=-(R2+Z2+P? +Qz2-2b£22...) (22)

jest catkg energii, R i Z odpowiednio predkosciami w kierunkach prostopa-
dtym i réwnolegtym do osi obrotu.

Gdybysmy ograniczyli sie do pierwszych wyrazéw w rozwinieciu (22), funk-
cje F moglibySmy przedstawi¢ w postaci

F=FO+bFt (23)

gdzie
|:0__2(/?’ +Z22+P f +Qz%) (24)
Fx. ~£22 (25)

Contopoulos poszukiwat trzeciej catki ruchu <w postaci
=D +b< +b2&1 +... +bn ¢tn +... (26)

Poniewaz $ jest catkg pierwsza, wiec musi spetnia¢ réwnanie (10), ktére
iv przyjetych wspoétrzednych moze by¢ zapisane jak nastepuje



Funkcja gesto$ci fazowej a catki ruchu. 269
czyli
($0. FJ + *[(*&., F.) + (1>i,FO] +...+ fen+1[<> , F.) + ($ L ,FO)]1+...=0 (28)
n n+

Powyzszy warunek, ktéry musi by¢ spetniony dla dowolnego b, jest réwno-
wazny nastepujacemu uktadowi réwnan

@0, FO) - 0,
(<& F,) + ($If F,) - 0,
(29)

Uktad rownarn (29) pozwala znajdowac rekurencyjnie kolejne funkcje $ .
Tak otrzymana trzecia catka uktadéw osiowosyraetrycznych ma postaé

1 b
©=-(P? +R} = _p [(»_20f*1- 2°Zt +22 RZ] + ... (30)

W podobny sposéb mozemy znalez¢ catke $ uwzgledniajagc dalsze wyra-
zy w rozwinieciu F Conto pou loso wi nie udato sie udowodni¢ zbieznosci
szeregu (30). Jednak badania przeprowadzone przez Barbanisa [1] wyka-
zaty, ze jezeli w funkcji F uwzglednimy jeszcze dodatkowo skiadnik +—
(a —staty wspoétczynnik), to w ciggu 10’ lat warto$¢ catki $ zmieni sie nie
wiecej niz okoto 5% przy zaniedbaniu cztondw drugiego i wyzszych rzedow
wzgledem a i b, 0 okoto 1% przy uwzglednieniu cztondéw drogiego rzedu i o oko-
to 0,1% przy wiaczeniu cztondw rzedu trzeciego. A wiec przyjecie catki $ w po-
staci wielomianu trzeciego rzedu wzgledem a i b zapewnia praktycznie jej sta-
tos¢ w czasie rownym wiekowi Galaktyki*.

Konsekwencje trzeciej catki Contopoulosa sg w dynamice gwiazdo-
wej bardzo istotne. Miedzy innymi, bez czynienia jakichkolwiek dodatkowych
zatozen o potencjale grawitacyjnym, uzyskujemy ciekawe informacje o teore-
tycznym ciele predkosci swoistych gwiazd (Barbanis [I]). Moga by¢ one
krétko sformutowane jak nastepuje:

a) Ciato predkosci nie jest elipsoidg, jednak moze by¢ nig w przyblizeniu
aproksymowane.

b) Elipsoida aproksymujaca ciato predkosci jest na ogot trojosiowa.

¢) Wielkos¢ osi elipsoidy predkosci i ich wzajemny stosunek zalezg od
potozenia badanej grupy gwiazd w przestrzeni (Scislej, sg one funkcjamiri z).

d) Jedna o$ elipsoidy predkosci skierowana jest réwnolegle do plaszczy-
zny Galaktyki i prostopadle do kierunku predkosci katowej, jednak pozostate
osie lezace w ptaszczyznie przechodzacej przez o$ obrotu uktadu (ptaszczy-

*0Odnosi sie, to do gwiazd podsystemu ptaskiego.
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zna P na rys. 1) odchylajg sie w szerokosci galaktycznej odpowiednio od kie-
runku réwnolegtego i prostopadiego do ptaszczyzny symetrii uktadu, przy czym
odchylenie to wzrasta wraz z odlegto$Scia rozwazanej grupy gwiazd od pla-
szczyzny Galaktyki. .

Widzimy wiec, ze dla ukltadéw osiowosymetrycznych udaje sie uzyskac
trzy catki pierwsze i dlatego co najmniej od tych trzech catek powinna zale-
ze¢ funkcja gestosci fazowej.

3. W uktadach o symetrii sferycznej uktad czterech catek klasycznych wy-
czerpuje zbi 6r wszystkich jednoznacznych catek pierwszych. Jedynie dla po-
tencjatlu pochodzacego od masy punktowej postaci — (I = const.) i potencja-
tu wewnatrz jednorodnej kuli Dr2 (D = const) daje sie otrzymaé¢ piatg jedno-
znaczng niezalezng od czasu catke ruchu. W obu tych przypadkach orbity gwiazd
sg elipsami. Dla innych potencjatéw sferyczno symetrycznych pigta catka
ruchu, okres$lajgca orientacje orbity, nie jest jednoznaczna.

Powstaje pytanie, czy funkcja fazowa w ukladzie kulisto symetrycznym
powinna zaleze¢ od wszystkich czterech klasycznych catek ruchu

h =iv-JT(r) =£, (31)
2

12-x, -X 2 -0, (32)

/, =xsvl ~xlvs - 0)a, (33)

/4 - Xtv2 - xv1-W, , (34)

Jeans [4], twierdzac, ze w ukiadzie kulisto symetrycznym funkcja ge-
stosci fazowej musi by¢ stata na powierzchni kazdej sfery o srodku w srodku
symetrii uktadu, rozwazat tylko uktady, dla ktérych [{t, t) jest postaci

(T ) =/(/, 2 +7,0 +/<*) —f(E, £ a) . (35)

Uktady charakteryzujace sie taka funkcja gestosci fazowej cechuja sie tym,
ze Srednia predkos$¢ gwiazd w kazdym punkcie uktadu réwna sie zeru, co mie-
dzy innymi oznacza, ze ukiady te nie nitujg. Teoria uktadéw sferyczno syme-
trycznych stosowana jest gtownie do gromad kulistych. Nazwijmy nierotujg-
cg gromade kulista —gromada Jeansa.

Lynden-Bell [6] wykazat, ze mogg istnie¢ gromady kuliste (w ktérych
powierzchnie jednakowej gestosci sg sferami), ktére rotujg. Swe rozumowanie
opart on na fakcie, ze warunkiem, by uktad byt sferyczno symetryczny, jest ku-
lista symetria gestosci gwiazdowej

+00

P=v77177(Cr» Jvi dv* > (36)
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podczas gdy sama funkcja gestosci fazowej moze nie posiadaé tej syme-
trii .

Zamiast skomplikowanego analitycznie dowodu przytocze tu za Lynden-
Bellem bardzo sugestywne rozumowanie, ktére pozwoli nam wyrobi¢ sobie
poglad na podstawowe wtitasnosci takich rotujagcych uktadéw sferycznych. Wy~
obrazmy sobie ,,demona Maxwella”, ktéry jest w stanie zmienia¢ Kkierunki
biegu gwiazd w poczatkowo nierotujgcej gromadzie Jeansa. Przypus$émy, ze
wyréznit on w przestrzeni pewien wektor. Podzielmy gwiazdy na dwie grupy.
Do pierwszej zaliczamy wszystkie te gwiazdy, ktérych wektor momentu pedu
tworzy z wybranym wektorem kat nie wiekszy niz do drogiej —pozostate.
Nastepnie niech ,,demon Maxwella” zachowa ruch gwiazd grapy pierwszej,
natomiast (przy zachowaniu bezwzglednej wartosci ich predkosci) niech zmie-
ni o 180° kierunek ruchu gwiazd nalezacych do drugiej gropy. Gwiazdy nale-
zace do drugiej grupy zawracajg oczywiscie po swych dawnych oibitach, a wiec
iDzklad przestrzenny gwiazd nie zmienia sie i pozostaje kulisty. Jednak $red-
nia predkos¢ gwiazd nie bedzie juz réwna zero, gromada jako cato$¢ bedzie
posiadata nieznikajagcy moment pedu — bedzie rotowaé. Oczywiscie ,,demon
Maxwella” moze zmieni¢ kierunki ruchu nie wszystkich gwiazd drogiej grupy,
lecz tylko pewnej ich czes$ci. Z tego powodu kazdej gromadzie Jeansa odpo-
wiada¢ bedzie cigg gromad o tym samym przestrzennym rozktadzie gestosci
rotujagcych z réznymi catkowitymi momentami pedu.

Rozktad momentéw pedu gwiazd w kazdym punkcie ratujgcej gromady kuli-
stej nie bedzie izotropowy, lecz bedzie posiadat wyr6zniong o$ (np. o$ *j),
a funkcja gestosci fazowej dodatkowo bedzie zalezata od o),

f(r, = /(E, W' ot) . 37)

Widzimy wiec, ze w obu przypadkach: ukladéw o symetrii osiowej i ukia-
déw o symetrii cylindrycznej — funkcja gesto$ci fazowej zalezy od co naj-
mniej trzech catek ruchu. Oczywiscie, przypadki te nie wyczerpujg zbioru
wszystkich mozliwych potencjatéw, ktore istniejg w bardziej skomplikowa-
nych ukfadach gwiazdowych: galaktykach spiralnych, przegrodzonych, cias-
nych parach galaktyk itp.

MAKSYMALNA 1LOSC CALEK PIERWSZYCH WCHODZACYCH
WCHARAKTERZE ARGUMENTOW DO FUNKCJI GESTOSCI FAZOWE]

Przypusémy, ze znamy Kk jednoznacznych, niezaleznych od czasu catek
pierwszych jakiego$ ukladu gwiazdowego (3 4 ~ 5). Gdyby funkcja gestosci
fazowej zalezata od wszystkich tych A catek, réwnanie Poissona [9] mogli-
bysmy zapisaé w postaci
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AIT = - 4nG mtff (It /213, , /*) dvj dv2dv3. (38)

Wybierzmy sposrod catek /j, trzy catki /j, 12, 13 niezalezne od siebie
w przestrzeni predkosci. Rownanie (38) moze byc¢ zapisane jak nastepuje

Ar— 4.C.S/I/,......ft) **oNa A A. (39)

‘AJIE /2> *3)

Lewa strona réwnania (39) jest okreslong funkcja *2 i *3f a zatem i catka
wystepujgca po prawej stronie nie moze by¢ dowolng funkcjg catek /¢ (i > 3),
a wiec tylko catki Ilt /2 oraz /3 moga wchodzi¢ w charakterze niezaleznych
argumentéw do funkcji gestosci fazowej.

To spostrzezenie pozwolito Idlisowi [3] wypowiedzie¢ nastepujace
twierdzenie*: ,Dla samograwitacyjnych ukitadéw gwiazdowych istniejg trzy**
i tylko trzy niezalezne catki pierwsze ruchu gwiazdy Iv /2t /3 wchodzace w cha-
rakterze niezaleznych zmiennych do funkcji gestosci fazowej f

f-fVv1, /2 /3. @)
przy czym kazdej konkretnej postaci tych catek ruchu

|J = |j (*1» *2* *3» vl> v2> ws) / = 2* 3»

niezaleznych wzgledem wsp6trzednych predkosci

IV 73) ~oo0 (42)
0(ni, B2, B8)

odpowiada okreslony gradient potencjatu grad IT, ktérego wspoirzedne moga byé
znalezione w wyniku rozwigzania uktadu liniowych réwnan algebraicznych

_Dli: = tTgrad /-+G\Nd|k+ C].Wdl'_1+ deIL «0 ;= g P (43)
Dt ' odxidxl dx2dx2 dx3dx3

z réznym od zera wyznacznikiem (42) i okres$lona funkcja gestosci fazowej /
(40), wchodzaca w charakterze niewiadomej funkcji do tréjwymiarowego catkowe-
go réwnania Poissona

e Twierdzenie to sformutowat Id li s dla dowolnych oktadéw samograwitacyjnych,nie-
koniecznie stacjonarnych. Patrz takze K. Rudnicki, ,.Postepy Astronomii”, 1962, X,

1, 95.
**Argumentacja Idlisa, ze dla kazdego okladu samograwitacyjnego istniejg trzy

jednoznaczne catki ruchu nie wydaje sie autorowi niniejszego artykufc w petni pize-
konywnjaca.
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ifffui h o YL~ drareaveo (H)

z okreslonym wyrazem wolnym— i — AIF i ré6znym od zera jagdrem
4nGm D{llt /2, /,)

(O —tréjwymiarowa przestrzen wartosci catek /1, /2, /3)” .

Nie dyskutuje tu mozliwosci praktycznego wykorzystania twierdzenia ldlisa,
gdyz autor nie podaje sposobéw doboru funkcji /j, /2, /3. A funkcje te musza,
oprécz podanych przez autora, spetnia¢ szereg dodatkowych warunkéw, miano-
wicie: 1) pole wektorowe otrzymane z rozwigzania réwnania (43), a wiec okre-
Slone przez cakki /j, /2, /3, musi by¢ polem potencjalnym, 2) potencjat tego
pola W musi na duzych odlegtosciach r od srodka uktadu dazy¢ do zera jak r,
3) AIT musi by¢ w kazdym punkcie niedodatni i skonczony oraz 4) funkcja f
otrzymana z rozwigzania réwnania (44) musi by¢ nieujemna. Z drugiej strony
autor nie przedstawia kompletnego dowodu na to, iz w dowolnym samograwitujg—
cym ukladzie gwiazdowym istnieja zawsze trzy jednoznaczne catki pierwsze.
Jednak z pewnoscig twierdzenie to rzuca pewne Swiatlo na zagadnienie maksy-
malnej ilosci catek ruchu mogacych wchodzi¢ w charakterze niezaleznych argu-
mentéw do funkcji gestosci fazowej.

Reasumujac nalezy podkresli¢, ze podstawowe zagadnienie teorii ruchu
uktadéw gwiazdowych — zaleznos$¢ funkcji gestosci fazowej od catek ruchu —
nie jest do chwili obecnej nawet dla najprostszych, stacjonarnych uktadéw w pet-
ni rozwiazane.
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Z PRACOWNI | OBSERWATORIOW

W SPRAWIE ARTYKULU W. ZONNA
BADANIA STATYSTYCZNE POPULACJI GROMAD GALAKTYK

K. RUDNICKI

Sugestywny artykut W. Zonna (1963) Badania statystyczne populacji gromad
galaktyk przedstawia poglady szkoly badan pozagalaktycznych reprezentowanej przez
prof. J. Neymana, panig dr E. Scott i samego prof. Zonna. Mozna jg nazwaé¢ —
w dobrym znaczeniu tego wyrazu — szkolg formalistyczng. Poniewaz punkt widzenia
przedstawiony przez prof. Zonna nie jest jedynym, mozliwym do przyjecia, uwazam
za stosowne przedstawi¢ poglady nieco odmienne.

Istniejg dwa zasadnicze podejscia do stosowania formalizméw matematycznych
w badaniu przyrody. Mozemy albo poszukiwaé Scistego matematycznego opisu przed*
stawiajgcego rzeczywistos$¢ (podejscie forraalistyczne), albo Btosowa opisy
matematyczne jako jedno z narzedzi badania rzeczywistos$ci, wiedzac, ze jest
ona rézna od kazdego sformalizowanego opisu (podejscie morfologiczne).

Przy pierwszym podejsciu mozna w zasadzie badaé¢ tylko to, co sie da jesli nie
opisa¢, to przynajmniej ze sporg doktadnoscig aproksymowa¢ formutami matematycznymi.
Materiat obserwacyjny musi wtedy speinia¢ pewne szczegélne kryteria interesujaco
przedstawione w cytowanym artykule, badZz tez nie nadaje sie do wyciggania jakich-
kolwiek wnioskéw. Niestety, jesli idzie o zagadnienie przestrzennego rozktadu ga-
laktyk, nie istnieje — przynajmniej do dzi§ — zaden statystyczny materiat obserwacyjny
ktéry mozna by traktowaé jako reprezentatywng probe populacji generalnej. W tej sytua-
cji sformalizowane badania, jes$li bedg prowadzone w sposéb konsekwentny muszg
doprowadzi¢ do stwierdzenia: Z istniejgcego materialu obserwacyjnego, dotyczacego
rozktadu galaktyk w przestrzeni, nie da sie wyciagna¢ zadnych niezafatlszowanych,
realnych wnioskéw statystycznych. | rzeczywiscie, szkota formalistyczna stosujac
Sciste rozwazania do licznych zagadnien takich, jak ekspandujacy i nieekspandujacy
wszechs$wiat, hipoteza Ambarcumiana rozpadu gromad galaktyk itp. dochodzita zazwy-
czaj do takiego wiasnie wniosku. Byto to niewatpliwie wazne dla rozwoju astronomii,
ochtadzajace zapaty ré6znych naiwnych kosmologéw nie orientujgcych sie w mozliwo-
Sciach obserwacyjnych, usitujgcych rozstrzyga¢ ,,zagadnienia ogoélnej struktury wszech-
Swiata'*.

Do takiego samego wniosku mozna zreszta, dojs¢ nie prowadzac badan statystycz-
nych. Wystarczy przeanalizowa¢ metody obserwacji astronomii pozagalaktycznej.
Omowienie systematyczne tych trudnosci nie zmiesScitoby sie w ramach tego artykutu.
Wspomne tylko, ze na kliszy teleskopu szmidtowskiego z ekspozycjg dwa razy diuzsza
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otrzymano kiedy$ kilkakrotnie mniej odréznialnych galaktyk niz na kliszy z ekspozycja
krotszag (nieco wieksze drgania atmosfery, rozmywajac obrazy zaréwno gwiazd jak
i galaktyk, uczynity je trudniej rozroznialne od siebie), oraz ze przy tej samej wielkosci
granicznej widzialnych galaktyk na kliszach otrzymanych tym samym instrumentem,
funkcja <>(m) (prawdopodobienstwo rozpoznania obiektu o wielkosci m jako galaktyki)
moze mie¢ rozny ksztatt. Obserwatorzy gromad galaktyk wiedza, ze musza sie liczyé
z systematycznymi réznicami w materiale wzietym nawet z réznych obszaréw tej samej
kliszy. Trudno do opracowania takiego materiatlu wprzega¢ subtelne metody formalne.
Nadaje sie on raczej do wyciggania wnioskéw natury jakos$ciowej niz iloSciowej.

Czasem jednak szkota formalistyczna przedstawia pewne stwierdzenia sugerujace
jaki$ pozytywny wynik. Takim przyktadem jest zagadnienie omoéwione w artykule prof.
Zonna. Konkluzjg jest: ,, Twierdzenie o tym, ze gTomady zwarte majg przewage galaktyk
eliptycznych i typu SO nie wydaje sie... stuszne'™. Mam nadzieje, ze uwazny czytelnik
nie wyciagnie stad wniosku, ie ,twierdzenie o tym, ze gromady zwarte maja przewage
galaktyk eliptycznych i typu SO jest niestuszne". Sadze jednak, ze nawet tak ostroz-
ne sformutowanie autora, ktére w zasadzie mozna wyrazic¢: ,Istniejacy materiat obser-
wacyjny nie pozwala na wyciggniecie wnioskbw metodg formalizmu statystycznego, ze
gromady zwarte... itd.” wymaga pewnych omowien.

Nie chce dyskutowa¢ takich punktéw jak aproksymowanie pewnych bardzo skompli-
kowanych funkcji rozktadami gaussowskimi. Nie watpie, ze autorzy tych rachunkow
majg wystarczajgce doswiadczenie, aby — choéby podswiadomie — ocenié¢ biad, jaki
moze w wyniku da¢ takie zalozenie. Natomiast pozwole sobie zauwazy¢, ze dla znale-
zienia rdéznic pomiedzy sktadem populacyjnym gromad nalezatoby bada¢ raczej jadra
gromad niz cate gromady, gdyz witasnie w jadrach zdajg sie te r6znice wystepowac naj-
wyrazniej. Jeszcze powazniejsze zastrzezenie budzi poréwnywanie galaktyk, nalezg-
cych do gromad z galaktykami pola (galaktykami niestowarzyszonymi). Taka procedura
opiera sie na zatlozeniu, ze galaktyki niestowarzyszone w og6le istniejg. Poglady na
te sprawe sg obecnie rézne. Istnieje stary poglad Hubble* a, ze sg galaktyki pola
stanowigce jednostajng populacje wszechswiata (jesli kto woli: Metagalaktyki) a wsrod
nich wystepuja zgrupowania galaktyk —ich gromady. Istnieje tez poglad Zwicky’ego
(1957) poparty wieloma obserwacjami, ze gromady by¢ moze wypetniajg catg przestrzen,
stykajg sie ze soba (hipoteza ,,komoérek gTomad**). Istniejg wiec galaktyki pograniczne,
ktére mozna traktowa¢ jako cztonkéw zaréwno jednej jak i drugiej gromady, nie ma
natomiast galaktyk w $cistym sensie niestowarzyszonych. Ta sprawa jest przedmiotem
badari szkoty morfologicznej. Niektérzy astronomowie, jak np. M.S. Ejgenson (1960),
uwazajg nawet istnienie komoérek gromad wypetniajacych catg przestrzen dostepng
obserwacji jako ostateczne stwierdzenie nauki. Przedstawiciele szkoty morfologicz-
nej nie posuwajg sie tak daleko, uwazajg jednak, ze istnienia galaktyk niestow*zyszo-
nych w zadnym wypadku nie mozna uwazac¢ za pewnik.

Zatézmy, ze hipoteza istnienia galaktyk pola jest stuszna. W takim razie pozo-
staje problem wyboru kryteriow, po ktérych mozna wyrézni¢ galaktyki pola. Womawia-
nym artykule postuzono sie katalogiem Humasona-Mayalla-Sandage’a (1956), ktory za
galaktyki niestowarzyszone przyjmuje po prostu te, ktoérych przynaleznosci do zadnej
konkretnej gromady nie udato sie stwierdzi¢. Wiekszo$¢ z nich to galaktyki z najbliz-
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szego otoczenia naszej Galaktyki (odlegto$é 10-20 Mpc). Otdz wedtug badan Zwicke-
go (1957) zachodzi mozliwo$¢, ze nasza Galaktyka wraz z otoczeniem nalezy do pe-
ryferyjnych obszaréw gromady w Pannie. Innymi stowami wypowiada ten sam poglad
de Vaucouleurs (1959), ktéry nazywajac gromadami galaktyk to, coZwicky
nazywa ich kondensacjami, a snpergalaktykami to, co Zwicky - gromadami, przed-
stawia argumenty, ze nasza Galaktyka nalezy do Supergalaktyki, ktorej jadrem jest
gromada w Pannie. Je$li odrzucimy nawet wszelkie tego rodzaju przypuszczenia, ktére
beda zweryfikowane w przysztosci, pozostaje znanym faktem obserwacyjnym gradient
gestosci rozmieszczenia galaktyk w bliskim nam obszarze. Istnienie takiego gradientu
trudno pogodzi¢ z zatozeniem, ze otaczajace nas galaktyki tworzg jednostajne hubble’ow-
skie tto.

Wynik podany przez prof. Zonna mozna wiec réwnie dobrze interpretowac inaczej.
Mozna by powiedzie¢, ze populacyjny sktad galaktyk najblizszego naszego otoczenia
nie jest istotnie rézny od sktadu populacyjnego przecietnych gromad*, co jest zgodne
z przypuszczeniem Zwicky’ego, ze znajdujemy sie wewnatrz jednej z gromad, nie
dotyczy natomiast réznic pomiedzy galaktykami pola i galaktykami w gromadach, nawet
jesli zatozymy, ze galaktyki ,pola” rzeczywiscie istnieja.

W zasadzie wystarczy popatrze¢ na klisze teleskopéw szmidtowskich, zawierajace
rézne typy gromad jednakowo mniej wiecej odlegtych, aby sie przekona¢, ze r6zne z nich
posiadajg rozny sktad populacyjny. Wwynikach wtasnych badan, ktére ogtosze w najbliz-
szym czasie, znajduje fakty przemawiajagce za tym, ze nie tylko w réznych gromadach,
ale nawet w roznych czesSciach tej samej gromady sktad populacyjny bywa rozny (tzw.
efekt segregacji). Oczywiscie, w takich badaniach trzeba by¢ bardzo ostroznym, aby
efektu obserwowanego nie bra¢ btednie za efekt rzeczywisty. Formalisci-statystycy
zrobili wiele, aby tego rodzaju ostrozno$¢ w nas rozbudzié¢. Nie wydaje sie jednak, aby
potrafili pokonywac trudnos$ci przez siebie zasygnalizowane.

Sadze, ze problem omoéwiony przez prof. Zonna, jak réwniez wiele pokrewnych
uda sie rozwigza¢ tylko poprzez systematyczne zdobywanie dalszych danych otrzy-
manych roznorodng technika obserwacyjna, poprzez podpatrzenie korelacyj (nie ko-
niecznie korelacyj w sensie matematycznym) miedzy licznymi cechami galaktyk i ich
gromad, poprzez wykrywanie dalszych cech, ktdre odr6zniaja jedne galaktyki od drugich,
poprzez opracowanie nowych metod obserwacji. Ponadto w badaniach naukowych dobrze
mie¢ na uwadze cato$¢ mozliwych typéw rozwigzan badanego problemu. Dopoki jaka-
kolwiek mozliwo$¢ nie zostaje wyeliminowana przez obserwacje, nalezy sie znig li-
czy¢. W przeciwnym razie wynik bedzie zawsze zawieral w sobie hipotetyczne zatoze-
nia, ktére czasem moga uj$¢ naszej uwadze; bedzie zawsze tylko wynikiem warunkowym,
wynikiem na tle takiej lub innej hipotezy. Tak witasnie w omoéwionym artykule zbyto
milczeniem zatozenie istnienia galaktyk niestowarzyszonych i poprawnosci kryteriow
przynaleznos$ci do nich*

Przedstawitem moje osobiste poglady. Czy sg stuszne - okaze dalszy rozw6j badan
w dziedzinie astronomii pozagalaktycznej.

¢Tabela 2 artykutu Zonna traktuje indywidualnie tylko gromady w Pannie iw Warkoczu Be-
reniki. Pozostate dzieli na klasy wg odlegtosci, a nie wedtug typdw zwartosci. Wyniki dotycza
wiec $redniej populacji w gromadach.
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ODPOWIEDZ NA UWAGI K. RUDNICKIEGO

W. ZONN

Chetniej bym polemizowat z pewnymi uwagami K. Rudnickiego, dotyczacymi
mpraw konkretnych, gdyby nie to, ze zmrozit mnie wstep ogélny. Wolno oczywiscie
K. Rudnickiemu nazywac¢ jak chce swdj sposéb podejscia do astronomii i formuto-
waé¢ go tak, czy inaczej. To jednak, ze umieszcza pewne wywieszki na innych astro-
nomach i za nich formutuje ich postawy filozoficzne, wydaje mi sie co najmniej nie-
wiasciwe.

Wcale nie jestem przekonany o tym, ze istniejg tylko ,dwa zasadnicze podejscia
do zastosowania formalizméw matematycznych do badania przyrody"; jest ich zapewne
znacznie wigcej. Wcale nie wierze w mozliwos¢ znalezienia ,$cistego matematycznego
opisu rzeczywistosci” . Matematyka bada wtasciwosci mys$lenia ludzkiego, nie przy-
rode, zatem nigdy nie bedzie scisle ,przylegata” do zadnej rzeczywistosci.

Nie bede dalej rozwijat tego tematu, poniewaz ani ja nie jestem filozofem, ani
.Postepy Astronomii” nie sa pismem filozoficznym. Te dyskusje radze K. Rudni-
ckiemu przenies¢ na tamy jakiego$ pisma filozoficznego, gdzie sie spotka z wtasci-
wym potraktowaniem swoich wypowiedzi. Tych kilka moich uwag, typowo ,amatorskich”,
maja tylko przekona¢ czytelnikébw o tym, ze spos6b sformutowania przez K. Rudni-
ckiego stanowiska tych, ktérych dos<? lekkomy$lnie zaliczyt do ,fonnalistow",
wcale sij nie zgadza ani z moim, ani zapewne z ich sposobem mys$lenia.

Tutaj pozwole sobie na mata dygresje. 0 pewnym malarzu $redniowiecznym opo-
wiada sie, ze malowat Chrystusa na kleczkach. | wtedy ukazat mu sie Chrystus i rzekt
.Ty mnie nie maluj na kleczkach, ale maluj mnie dobrze!" Jestem przekonany, ze
i K. Rudnickiemu ukaze sie kiedy$ Urania i rzeknie ,Ty nie réb astronomii z po-
zycji morfologicznych, ale réb ja dobrzel" My$le, ze bedzie to opinia tych wszystkich,
ktérzy doktryn filozoficznych nie stawiajg przed naukg, lecz w miejscu im whasci-
wym. Wydaje sie, ze K. Rudnicki (zresztg nie on jeden) zajmuje inng postawe,
co ogromnie utrudnia utrzymanie dyskusji w ptaszczyznie naukowej. Jakze wielu lu-
dzi mys$li, ze nauczenie si¢ pewnego, czesto nieduzego odcinka filozofii, daje do reki
klucz do poznania wszystkich tajemnic wszystkich nauk.

Przechodzgc do spraw konkretnych najpierw zajme sie zarzutem co do galaktyk
.pola”. Wydaje mi sig, ze jego Zzrédiem jest tylko pewne nieporozumienie. Sednem
referowanej przeze mnie pracy byto to, ze przy jednakowym rozktadzie populacji gromad
ich rozktad obserwowany musi sie zmieniaé¢, zaleznie od odlegtosci. Aby zilustrowac
te zmiany nalezy, oczywiscie, przyja¢ co$ o charakterze ,punktu zerowego", z czym
mozna bytoby zmieniajace sie popnlacje poréwnywaé. Wybralismy wiec najblizszag
grupe galaktyk, wytaczajac z nich te, ktére z pewnos$ciag nalezg do gromad. | te galaktyki
nazwalismy ,galaktykami pola”, traktujac to jako pewien termin umowny. Moglismy to
zrobid tym bardziej, ze podalismy najwyrazniej zrodto informacji o tych galaktykach;
nazwalismy je niemal ze po imieniu. Uzycie umownego terminu: ,galaktyki pola"” w tym
przypadku nie musi oznaczac¢ jakiego$ dobrze ugruntowanego przekonania o istnieniu
licznych obiektéw istotnie ,,pojedynczych"”, czy ,samotnych” . M6j Boze! Astronomowie
odrézniajg gwiazdy zmienne od statych. Czy kto$ z nas da gtowe za to, ze gwiazdy
.,state” istotnie Swieca w sposéb idealnie ,staty” ? Oczywiscie, ze nie. W podobnym
sensie uzylismy stowa ,galaktyki pola". A jesSli sie okaze, ze te najblizsze galaktyki
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istotnie tworzg gromade —no, to przestaniemy je nazywaé galaktykami pola i powtérzymy
za K. Rudnickim, ze ,,populacyjny skitad galaktyk najblizszego otoczenia nie jest
istotnie rézny od sktada populacyjnego przecietnych gromad”. Tylko, ze stowo ,,naj-
blizsze otoczenie” jest rowniez nie bardzo $ciste. Ale je~li i wtedy zacytujemy ka-
talog, z ktérego wybralismy owe galaktyki ,najblizszego otoczenia”, to bedzie wszystko
w porzadku. Ale przez to sprawa nie ruszy naprzéd ani o krok. Wiec poco to robid, kiedy
i wpierwszej redakcji wszyscy chyba zrozumieli o co szto?

Do$¢ istotna natomiast wydata sie mi uwaga rzucona przez K. Rudnickiego
raczej mimochodem, dotyczgca pewnych réznic pomiedzy jadrami gromad a ich czes$ciami
peryferyjnymi. Sttasznie nam zarzuca sig, iz tej okoliczno$ci nie uwzgledniono w refero-
wanej pracy. Na to jednak, by w pewnym sensie ,,usubtelnia¢" badania statystyczne,
trzeba mie¢ do$¢ wazkie podstawy obserwacyjne — no, i co najwazniejsze, znacznie
bogatszy materiat obserwacyjny, niz mieliSmy do dyspozycji. Inaczej naraziliby$Smy sie
na og6lny zarzut K. Rudnickiego, ze sie wycigga wnioski ze zbyt szczuptego
materiatu.

Z tym zarzutem nie zamierzam polemizowaé. Wiadomo, ze tego rodzaju narzekania nic
nauce nie pomogty. Wiadomo réwniez, ze metody statystyczne majg te znakomitg zalete,
iz kazdy wniosek zaopatrujg w co$, co moze stuzy¢ za miare jego wiarygodnos$ci.
Pozostaje sprawa pewnego rodzaju wyczucia przyrodniczego, kiedy te miare uwazamy za
niewystarczajgca, a kiedy nie. | z tym nie mozna polemizowaé. A ostateczne rozstrzy-
gniecie przychodzi pézniej, kiedy z tych czasami bardzo ,lekkomys$inie” wyciggnietych
wnioskéw tworzy sie, droga zestawien i przeciwstawien, obraz wiekszej catosci. Oto6z
w astronomii poza galaktycznej do tego jeszcze daleko.

DO DYSKUSJI: ZONN - RUDNICKI

Jezeli przyja¢ taka interpretacje omawianych wynikéw rachunkowych, to znaczy po-
przesta¢ na stwierdzeniu, ze nie widaé¢ réznic w $redniej populacji gromad odlegtych
i bliskich a odrzuci¢ rozwazania o gromadach zwartych i otwartych (koniec s. 83, po-
czatek s. 88 i niektére zdania ze s. 88 artykulu W. Zonna) —to zastrzezen nie zgta-
szam. PorozumieliSmy sie.

K. Rudnicki
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PARALAKSA SEONCA WSWIETLE STARYCH | NOWYCH BADAN*

F. KEPINSKI

Podobnie jak utylitarna jednostka diugosci, metr, zwigzana z dtugoscig potudnika
paryskiego oparta zostata na nowych podstawach, etalonach dtugosci fal (I m- 1553164,1
dtugosci fali czerwonego prazka kadmu), réwniez astronomiczna jednostka dtugosci
(j.a.), Srednia odlegto$¢ Ziemi od Storica, od dawna jest przedmiotem rewizji dotych*
czasowych i planowania nowych metod jej wyznaczenia.

Przyczyng rozbieznosci wynikéw wyznaczenia j.a. sg bledy systematyczne wyste-
pujacych w kazdej metodzie wielko$ci i posredniczgcych, jak np. promieA réwnikowy
Ziemi, masa Ksiezyca, Ziemi i innych wielkich planet a takze r6znorodno$¢ btedéw p<t
miarowych w obserwacjach astrometrycznych i wynikajacych stad btedow dedukcji.

Historycznie wyprzedzata inne metody wyznaczania jednostki astronomicznej meto-
da trygonometryczna, positkujaca sie paralaksa niektorych planetoid, najbardziej zbli-
zajacych sie do Ziemi, masowo obserwowanych a tym samym odznaczajgcych sie wysoka
doktadnos$cig wyprowadzanych z nich orbit. W#asnie promienie ich orbit sg wyrazane
w j.a., odwrotnie proporcjonalnej do sinusa kata parataktycznego z wierzchotkiem
w $rodku Stonca i ramionami wspartego na réwnikowym promieniu Ziemi, Na, doktad-
niej moéwigc —horyzontalnej paralaksy réwnikowej Stofca,skad mamy:j.a.-pe ; sin 1",
gdzie PJ oznacza réwnikowy promien Ziemi (w rzeczywistosci przekroj réwnikowy Zie-
mi tylko w granicach doktadnosci promienia do 200 m mozna uwazac¢ za kotowy).

Jak widzimy, doktadno$¢ wyznaczenia j.a. jest tu uzalezniona od doktadnosci obser-
wacji pozycyjnej planetoidy (w 1931 r. planetoida Eros zblizyta sie do Ziemi na odle-
gtos¢ ok. 26 milionébw km) i wyznaczenia jej orbity i paralaksy, jak rowniez doktadnej
znajomos$ci réwnikowego promienia ziemskiego. Ten ostatni znany z doktadnoscig
rzedu 1:25 000 jego warto$ci (wedtug Hayforda 6 378 388 m), natomiast doktadnos$é
wyznaczenia Naprzedstawia sie tak:

z dawniejszych pomiaréw jta btp.
(planetoidy: Iris, Victoria, Sapho) 87803* + 0".004
z Erosa (Spencer Jones) 8.790 =+ 0.001

Jest to rozbiezno$¢ znaczna, je$li sie weimie pod uwage, ze zmianie paralaksy
Stonica 0 0.001 odpowiada zmiana j.a. o 17 000 km.

Brak uzasadnienia, aby tym dwom wynikom, osiggnietym tg samg metoda, dawa¢ od-
mienne wagi w zaleznosci od btedu prawdopodobnego, bowiem ten ostatni nie jest wy-
ktadnikiem doktadnos$ci wyniku, ale tylko charakteryzuje poprawno$¢ opracowania materia-
tu obserwacyjnego na mocy przyjetych i ukrytych przestanek. ldlatego przyja¢ tu nalezy
zwykta warto$¢ Srednig NQ = 8?7968 i odpowiadajaca jej warto$¢ jednostki astronomicz-
nej j.a. 149 558 585 km (elipsoida Hayfoida).

Wyniki wyznaczenia paralaksy Stonca, osiggniete metodg grawitacyjng sa obcigzone
btedami wielko$ci posredniczacych, jak przyspieszenie sity ciezkosci na réwniku ziem-

*Por. B. Kotaczek, O jednostce astronomicznej, ,,Postepy Astronomii”, X, 4 —dopjfted.
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skim y masa Ziemi m wraz z masa Ksiezyca fi, wyrazona w jednostce masy Storca
oraz wielkosci, charakteryzujgce rozmiary, figure i predkosci ruchu orbitalnego i obro-
towego Ziemi.

Stosunek potaczonej masy Ziemi i Ksiezyca, m + fi, do masy Stonca M mml mozna
otrzymaé rachunkowo z zaktécen wywieranych przez ich barycentrum na ruch najblizszych
planet. Wartosci, wyprowadzone przez Newcomba z ruchu planet wielkich i przez
Rabe* go z planetoidy Eros, sa:

m+A):M
Newcomb 1:329390
Rabe 1: 328452

Wydaje sie uzasadnione przyjecie $redniej z wartosci, osiggnietych ta. samg metoda,
aczkolwiek w odniesieniu do réznych obiektéw. A wiec mamy: (w» +fi) : M = 1: 328920.

Dla masy Ksiezyca, wyrazonej w jednostce masy Ziemi i wystepujacej we wzorze
na wyznaczenie paralaksy Stonca z pomiaru przy$pieszenia sity ciezkosci, z dwdch
wartosci wyprowadzonych przez Spencer Jonesa 1:81,27 (Eros 1931) i 1:81,65 (pre-
cesja i nutacja) wynika Srednia wartos¢ 1:81,466.

Podstawowe znaczenie w tej metodzie odgrywa pomiar przy$pieszenia sity ciezkosci,
sprowadzany do réwnika. A oto najwazniejsze wyniki:

uktad Poczdamski 978.049 cm/sek
wg pomiaréw w W.Bryt. i ZSRR 978.034
Srednia 978.041 "

Podsumowujac wyniki rozwazan nad rzedem biedéw, ktére moglyby obciazy¢ wyzna-
czang ta metoda paralakse Stonica, otrzymamy dla elipsoidy Hayiorda nastepujace war-
tosci: nO = 8.7941*, j.a. - 149 603 140 km. Do tego samego rzedu wyznaczen zaliczy¢
mozna wyprowadzenie paralaksy Stonca z wzoru na statg aberracyjng Swiatta:

0V oy cosec 1,

i_: 2na 2n e . , s . L 5
g’dne \Y; R m drednia predkos$é orbitalna Ziemi, S diugosd roku syde-
rycznego w sekundach i c predkos$¢ swiatta na sekunde.

Wyznaczenie statej aberracyjnej k" nalezy do trudnych zagadnien astrometrycznych
i wykazuje wahania w granicach 2-3 setnych 1". Wplyw tych wahan na n0O i wielko$¢
j.a. wynika z ponizszego zestawienia:

k nQ
20147 8* 8051
48 .8008
.49 .7965
.50 7922

w zatozeniu dostatecznie uzasadnionej wartosci 180.24 iloczynu liczb,przedstawiajgcych
4" i ffe*«

Na Miedzynarodowej Konferencji Paryskiej w 1896 r. przyjeto na = 8".S0 i k = 20"47,
l«cz — jak wida¢ z przytoczonego zestawienia — wartosci te prawdopodobnie sobie nie
odpowiadajag. Juz na mocy powyzszych wynikéw nalezatloby oczekiwaé, ze przyjeta
warto$¢ ni jest raczej za duza, zan k" za mafa.
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Warto$¢ v'c mozemy roéwniez otrzyma¢ drogg spektrograficzng z pomiaru przesuniec
AA linii widma o dtugosci (ali gwiazd, obserwowanej w odstepach pétrocznych i odpo-
wiednich réznicach diugosci ekliptycznej Storica i gwiazd na mocy wzoru:

k m7r mfl=2 cosec I" - X cosec IM'

Jednakowoz doktadno$¢ wyznaczenia predkosci radialnej gwiazd nie wiele jest
wieksza od 1 0.1 km/sek, tzn. stanowi 1:300 warto$ci orbitalnej predkosci Ziemi i dla-
tego materiat obserwacyjny dla wyznaczenia z niego k" musi by¢ bardzo obfity. | tak
Hough w Obserwatorium na Przylgdku Dobiej Nadziei z 7 jasnych gwiazd otrzymat
Tle=8"803 +0"006, a Guinot 8.'787 + 0.005. skad $rednia 8'.'795.

Tylko krétko wspomnimy jeszcze o dynamicznej metodzie wyznaczania z gtow-
nego wyrazu nieréwnosci parataktycznej ruchu Ksiezyca. Metoda ta nie doznata tak
wszechstronnego zbadania, jak powyzej wymienione. Ponadto doktadno$¢ pozycyjnych
obserwacji Ksiezyca zalezna jest od udziatu nowych niewiadomych, dotagd niedostatecz-
nie jeszcze przeanalizowanych, jak: nieréwnos$ci brzegéw, irradiacja, wptyw bocznego
o$wietlenia w przypadku obserwacji krateru Moestinga itp. Zreszta juz w powyzej
rozpatrzonych metodach zaznacza sie dnza przewaga takich, ktére korzystajg co prawda
w réznej mierze z tych samych wielko$ci podstawowych.

Nowe horyzonty dla wyznaczenia jednostki astronomicznej otworzyty wspaniate
osiggniecia radaru i inne postepy elektroniki. Duze znaczenie wyznaczenia j.a, za
pomocg radaru wynika zaréwno z niezaleznos$ci nowej metody, jak i positkowania sie
przez nig niemal jedynag wielko$cig pomocnicza, predkoscig Swiatta, co prawda w przej-
§ciu jego przez mato dotagd zbadane o$rodki (tylko w znikomym stopniu oddziatywa tu
niepewnos$¢ wyznaczenia promienia Wenus, 6100 + 4 km — Vaucouleurs 1960).

Trudno na razie powiedzie¢, czy w stadium, w jakim sie znajdujemy, ugruntowana
fizycznymi metodami predko$¢ Swiatta kontroluje wyprowadzong astronomicznymi pomia-
rami $rednig odlegto$¢ Ziemi od Storica, czy tez jest odwrotnie. Jest to zwykly proces
naukowy stopniowego dostrajania do siebie fizycznych wielko$ci na mocy wielostronne-
go eksperymentowania.

W dokonanych dotad prébach radarowych wyznaczenia j.a. na mocy mierzonych
z doktadnosécig do 1 milisekundy odstepéw czasu miedzy momentami wystania ku Wenus
sygnatu i odbioru jego echa przyjmowano jako predkos$¢ rozchodzenia sie Swiatta wypro-
wadzong dla prézni predkosé¢ 299 793 km/sek (Fromme 1958), aczkolwiek zatozenie
takie z pominieciem ewentualnych zjawisk katowej refrakcji i dyspersji rozchodzenia
sie fal radarowych moze sie okaza¢ nieusasadnione.

W Lincoln Laboratory (Massachusetts) z wysytknych 84-stopowyra radioteleskopem
na fali o czestotliwo$ci 440 megacykli (68,1 cm) i w Jet Propulsion Laboratory (Kali-
fornia) na fali 2388 megacykli (12,5 cm) sygnatéw wyznaczono nastepujgce wartosci

jednostek: H
Lincoln Laboratory 149 597 850 km  8.7945 (elips, miedzyn.)
Jet Propulsion Laboratory 149597 754 " 8.7945 "

W Jodrell Bank positkowano sie do tego samego celu 250-stopowym radioteleskopem
i wysytano sygnaty na fali 73,5 cm. Prowizoryczny wynik: 149 601 000 km 8. 7943.

Pomys$inej préby dokonano réwniez w ZSRR na fali 42,5 cm wedtug relacji K otel-
nikowa na Kongresie Astronautycznym w Waszyngtonie: Prowizoryczny wynik:
149 599 500 km 8"7944.

Zaznaczy¢ nalezy, ze przy obliczaniu powyzszych wynikéw oparto sie nie na da-
nych Newcomb’a, lecz na doktadniejszych Duncombe’a odno$nie orbit Wenus
i Ziemi.
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Tak wiec wszystkie powyzsze préby radarowe, dokonane w tym samym okresie zbli-
zenia sie Wenus w jej dolnej koniunkcji do Ziemi wiosng 1961, okazaty sie bardzo
zgodne ze sobg i znowuz wskaznjg, ze otrzymywana dotad warto$¢ paralaksy SJonica
8.80 jest w przyblizenia o 5 tysiecznych |I" za doza.

Nie przeceniajac zgodnosci radarowych wyznaczen jednostki astronomicznej i bio-
ragc pod nwage wyniki podanych na wstepie metod — bez stosowania wigkszego rygoru
otrzymaliby$my nastepujgce wartosci rozwazanych jednostek dtugosci:

877950 149 589 190 kra

z granicznym btedem tej ostatniej jednostki rzedn 15 000 km.

Jako prodnkt nboczny eksperymentéw radarowych mozna by wysnué przypuszczenie,
ze zgodnos$¢ wynikéw, otrzymywanych na 5% razy réznych czestotliwos$ciach $wiadczy-
taby o stabym oddziatywaniu elektronéw miedzyplanetarnych na rozchodzenie sie fal
sygnatowych. Oprécz tego, zaobserwowane zmiany czestotliwos$ci powrotnych sygna-
6w wskazywatyby na powolny ruch obrotowy Wenus, okresowos$cig raczej zblizony do
ruchu obiegowego Wenus dookota Stonca, 225 dni.
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ZE STATYSTYKI ORBIT KOMET DLUGOOKRESOWYCH
NA GRANICY ODDZIALYWANIA PLANET WIELKICH

F. KEPINSKI

Jeszcze w ubiegtym stuleciu i na poczatku biezagcego komety diugookresowe nie
stanowity dla Mechaniki Nieba przedmiotu specjalnych zainteresowan. Po prostu ogra-
niczano sie do wyprowadzania, na mocy przypadajgcych na odcinki czasu kilku czy
kilkunastu miesiecy obserwacji, tzw. orbit definitywnych. | dopiero, kiedy kosmogonia
komet postawita sobie za zadanie utworzenia dostatecznie ugruntowanego sadu o cha-
rakterze ruchu komet w wiekszych odlegtosciach od Stonca i planet, przystgpiono
(Fayet, Stromgren i inni) do obliczania ich orbit przed zblizeniem sie do sfery
oddziatywania planet wielkich. Specjalnie wazne wydato sie zbadanie uprzedniego za-
chowania .sie tych komet dtugookresowych, ktére w sferze oddziatywania planet wielkich
wykazatly mniej lub wiecej wyTazny ruch hiperboliczny.

Jak wiemy, badania Stromgrena i jego uczni doprowadzity do wniosku, ze przy-
ttaczajagca wigekszo$¢ takich komet w okresie poprzedzajacym ich zblizenie do planet
wielkich poruszata sie po orbitach eliptycznych o duzym mimos$rodzie. Faktem tym za-
czeto sie nawet postugiwaé jako argumentem $rodplanetarnego pochodzenia komet. Ale
z punktu widzenia kosmogonii réwnie waznym problemem jest zbadanie zachowania sig
komet ditugookresowych na siegajagcym w przyszto$¢ etapie, kiedy komety znajdg sie
poza obrebem oddziatywania planet wielkich.
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Problem ten, do niedawna rzadko podejmowany (Stromgren, Sinding, Van
Biesbroeck) i nie dos¢ S$ciste sformutowany, doczekal si¢ obecnie opracowania
przez astronomke radziecka, I. W Galibineg, przy pomocy szybko liczgcych maszyn.
Obrazem dotychczasowych osiggnie¢ w tym kierunku a takze w wyprowadzeniu orbit
pierwotnych, sg dwie prace, jakie ukazaty sie w ,Biuletynie Instytutu Astronomii Teo-
retycznej w Leningradzie [I, 2j.

Odsytajac czytelnika zainteresowanego wyborem metody i szczegdtami przebiegu
obliczen do oryginatéw, pragne podaé¢ tn wyniki og6lne dotychczasowych badanh autor-
ki i jej poprzednikéw do 1962 r. Na rasie poddano zbadaniu 51 komet dtugookreso-
wych o dobrze wyznaczonych orbitach definitywnych. Z nich dla 49 obliczono zak#6-
cony ruch wstecz do chwili, kiedy jeszcze nie znajdowaty Bie pod grawitacyjnym dzia-
taniem planet wielkich. Okazato sie, ze z tych 49 komet byto pierwotnie 27 eliptycz-
nych (przyjmujac o"1> + 0.000025), 19 parabolicznych (-0.000025 < o'l <+ 0.000025)
i tylko 3 hiperboliczne (a_t < - 0.000025). Zaznaczam, ze przyjeta przeze mnie gra-
niczna wartos¢ /a"*/ - 0.000025 odpowiada przecietnej niedoktadnosci wyznaczen
tej wielkosci przez réznych autoréw, za$ a przedstawia wyrazong w j.a. wielka o$ or-
bity komety. Z tychze 49 komet diugookresowych dla 35 obliczono zaktécony ruch
wprzéd do chwili, kiedy dla kazdej z nich nstanie wptyw grawitacyjny planet wielkich.

Okazato sie, ze z tych 35 komet bedzie koricowo 17 eliptycznych, 0 parabolicz-
nych i 18 hiperbolicznych (przy powyzszych kryteriach na a'l). A wiec, jezeli nie brac¢
pod uwage wplywow grawitacyjnych, pochodzacych z poza uktadu stonecznego oraz z za-
strzezeniem niewystarczalnosci jeszcze materiatu statystycznego [3] liczba zatrzymy-
wanych w uktadzie stonecznym komet ditugookresowych bytaby prawie tego samego rzedu
co liczba komet opuszczajacych tenze ukiad.

Ale dla celéw kosmogonicznych sg to tylko tymczasowe wyniki wstepnego stadium
badania wpltywu zaktocen ruchu komet diugookresowych w polu grawitacyjnym uktadu
stonecznego, bez uwzglednienia jeszcze wpltywow spoza jego granic.
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granicy oddziatywania planet wielkich stanowia 14% wigl. 10% larejestrowsnych 361 komet
dtugookresowych (cf. F. Kepinski, Ze statystyki komet okresowych, ,Post. Astronomii”,

t. 10, 1.4, 1962).

W arszawa, marzec 1963

0 MOZLIWOSCIACH FRAGMENTACII DUZYCH OBLOKOW
K. KOSSACKI

Badania warunkow, w ktorych obtoki materii rozproszonej moga osiggna¢ stan sa-
mograwitacji (kiedy moze zachodzi¢ kontrakcja powodowana przez witasne pole grawi-
tacyjne) i w wyniku dalszej ewolucji dawa¢ poczatek gwiazdom, nie pozostawiajg wat-
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pliwosci, ze stan taki moga osiggnac tylko obtoki o masach duzych, wielokrotnie wigk-
szych od mas gwiazd [I]. Poniewaz, z drogiej strony, trudno spodziewac sie, by
mogt istnie¢ inny mechanizm, odpowiedzialny za tworzenie si¢ gwiazd, niz kontrakcja
samograwitacyjna, powstaje konieczno$¢ zbadania warunkéw zaistnienia oraz prze-
biega fragmentacji obtokéw materii miedzygwiazdowej. Materia ta znajdnje sie w sta-
nie turbulentnym; jest wiec oczywiste, ze w obtoku rozpoczynajagcym kontrakcje be-
da istnie¢ flnktnacje gestos$cig By¢ moze, fluktuacje te sg czynnikiem ,wyzwalajgcym”
p6zniejszy rozpad, mozna jednak pokazaé, ze dopdki flnktnacje sg niewielkie, frag-
mentacja nie powinna nastapi¢, nawet je$li samograwitowa¢ bedg masy odpowiednio
mniejsze niz masa catego obtoku.

Rozwazmy obtok o rozmiarach na tyle dazych, by jego zapadanie sie nastepowato
z predkoscig spadku swobodnego i oszacujmy czas spadku catej masy do $rodka. Przy-
$pieszenie na powierzchni jest réwne :

Ex?=xrri_ 1ot

3 ~3

r0 jest promieniem poczatkowym, r —promieniem aktualnym obtoku, M —masa, p —ge-
sto$¢ poczatkowa, G —stata grawitacji, v —predkosé.

Poniewaz dv - adt i dr - vdt
wiec

)Vvdv - fmi—IIGp'—O*d r,
0 r 3 r*
skad

8 ro* X
V-[—NCp—]
3 r

i dalej czas spadku

redr r - X
—— [¢I11GPp]

t-f
0

Powyzsze oszacowanie mozna odnies¢ do czesci obtoku, ich czas zapadania sie
moze by¢é co najwyzej wiekszy niz catosci (na skutek silniejszego wystepowania efek-
tow cisnieniowych), jesli wiec fluktuacje sg co do amplitudy mate, obtok bedzie kon-
trahowac jako cato$¢, nie nastgpi rozpad na mniejsze fragmenty.

Potrzeba wiec wiedzie¢, jak zachowujg sie fluktuacje w czasie kontrakcji obto-
ku (albo jego ekspansji —tej mozliwosci z gory odrzuci¢ nie mozna). Temu zagadnie-
niu wtasnie poswiecone sg prace [2, 3]*

Metoda postepowania jest taka, jak zazwyczaj w tego typu problemach. Bada sie
perturbacje natozone na ruch niezaburzony, z zatozeniem, ze perturbacje sg mate, co
umozliwia linearyzacje réwnan (zjawisko opisnjg réwnania ruchu i ciggtosci oraz row-
nanie Poissona; réwnanie energii zastepuje politropowy zwigzek miedzy ci$nieniem
i gestoscig). Odnosnie ruchu niezaburzonego czynione sg zatozenia umozliwiajace
efektywne wykonanie catkowan; jest to mianowicie jednorodna kontrakcja lub ekspan-
sja kuli (w szczeg6lnosSci moze to by¢ kontrakcja samograwitacyjna) o jednorodnej
poczatkowej gestosci i cisnieniu ,

Nie dla wszystkich warunkéw poczatkowych daje sie uzyska¢ rozwigzania doktadne,
a i tam, gdzie jest to mozliwe, posta¢ rozwigzan uniemozliwia ich interpretacje. Wy-
nika wiec konieczno$¢ przejscia do postaci asymptotycznych, odpowiadajgcych dale-
kim stadiom przebiegow; przy kontrakcji — w poblizu centrum, przy ekspansji, gdy
promien kuli dazy do nieskonczonosci.
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Postaci asymptotyczne rozwigzali dajg sie zebra¢ w tabeli (wedtug [3]). Tabe-

la 1 przedstawia zmiany w czasie ruchu; Ap — fluktuacja gestosci, p —gestos¢
P
niezaburzona.
Tabela X
Kontrakcja X =<0 Ekspansja X -too
£ -0 E+0 E-0 EfO
S "3 - W, 1*4®
F-1 x 2 X"* X*4coa*(*) X 22
s 3 S+ar
2 4 4
X<r<¢g X X X coa *(x) X®
X /25
“4"V 16" °® ~-t+vri-se
X X X X®
-S+ij
LT -Mr
i< < * X coa Qgix) X coa () X* X®
r_} X *coagM X® « coa f(*) X* X°

Zmienna X jest zwigzana z ruchem niezaburzonym poprzez zwigzek X *—
E
‘gl
gdy E i O i X -4r«{ gdy £ -0, gdzie rOjest wsp6trzedna w momencie poczatkowym,

za$ E jest zalezne od energii poczatkowej, mianowicie KO + EpOR’, R —po-

czatkowy promien kuli, KO — energia kinetyczna, —energia potencjalna. Dalej,F
jest wyktadnikiem w réwnaniu politropy (p ~ pT), do i S a% malejagcymi funkcjami roz-
miaréw liniowych fluktuacji (réznymi tylko poprzez réznice w definicji X). State za-
lezne od warunkéw poczatkowych fluktuacji zostaty opuszczone; g(x) jest rzeczy-
wistg funkcjg X .

Jak wida¢, rozwdj fluktuacji na og6t nie zalezy od ich rozmiaréw. Wystepuje na-
tomiast zaleznos$¢ od wyktadnika politropy, a wiec od przebiegu zmian temperatury.

Mozna tatwo zauwazyé, ze dla T < -“-wzrost energii potencjalnej fluktuacji jest
3 4
szybszy niz wzrost energii wewnetrznej, odwrotnie jest dla T > 5.«
4

Jesli mianowicie p ~ p3* *, to energia potencjalna fluktuacji Afl ~ r >a energia

. -x - 3k
wewnetrzna AU~ r

Zmiany gestosci wywotane przez pole wiasne fluktuacji beda mate w poréwnaniu
ze zmianami w rezultacie oddzialywania otaczajacego osrodka, nawet jesli ich roz-
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miar jest wiekszy niz rozmiary krytyczne (trzeba pamieta¢ o zatozeniu, ze fluktuacje
sg mate), stad brak zaleznosci od rozmiaréw. O zmianach wewnatrz lokalnego zabu-

rzenia decyduje ruch catosci. Jesli T < o eksces energii potencjalnej zaburzenia jest

4
coraz wiekszy, powodujagc wzrost tempa zgeszczania. Przy T > Eenergia wewnetrzna

fluktuacji musi osiagna¢ warto$¢ wystarczajgcg do zréwnowazenia sit $ciskajacych
4

z zewnatrz; wystapig oscylacje. W wypadku T = — efekty zmian narzuconych réwnowaza
o

sie wzajemnie, a o ruchu decyduje wiasne pole grawitacyjne fluktuacji, a wiec jej
rozmiary.
W przypadku ekspansji sytuacja ulega odwréceniu; zmiany energii wewnetrznej sa
4
szybsze przy T < —. Istnienie dwu rozwigzan wynika stad, ze w miare postepowania

ekspansji oddziatywania pola grawitacyjnego i ci$nienia gazu sg coraz mniejsze w po-
réwnaniu z ,rozrywajacym” dziataniem pola predkosci. Nieciggto$¢ w zachowaniu
sie rozwigzan dla tego przypadku jest pozorna i wynika z przyjetego okreslenia para-
metru X.

Z wyjatkiem wypadku E = 0, mato prawdopodobnego w rzeczywistych warunkach,
przy X - o zawsze bedzie obowigzywac¢ rozwigzanie drugiego rodzaju (E + 0) i nie
nalezy sie spodziewaé¢ wystgpienia fragmentacji (stosunek gestosci fluktuacji do ge-
stosci niezaburzonej jest staty). W obtoku podlegajacym kontrakcji gesto$¢ fluktuaciji

jest réwna: Ap~r 2 (r <-]-)>poniewaz za$ rozmiar krytyczny jest:

a- V/

(Vs jest predkoscig dzwieku), wiec r4n 4 i rozmiar krytyczny maleje szybciej
niz rozmiary fluktuacji. Prawdopodobnie wiec w miare postepowania kontrakcji comz
mniejsze fluktuacje osigga¢ beda rozmiary krytyczne; dalej juz rzadzone wiasnym polem.

Z rozwigzan uzyskanych w [2] — przy zaniedbaniu wptywu cisnienia na ruch
i z predkoscia poczatkowag réwng zeru — wynika nastepujgca posta¢ asymptotyczna
zmian fluktuacji predkosci (wzgledem predkosci ruchu niezaburzonego) przy X -—;

AU~ X Z.A wiec mozna spodziewaé sie wystapienia znacznych skiadowych predkogci
transwersalnych i oddzielajace sie kondensacje bedg sie rozbiegaé.

Warto zauwazyé, ze ksztatt rozwigzania nie zalezy od sposobu, w jaki nastepowaé
bedzie zgeszczanie:

K =X . const~ i

Nie musi to by¢ zapadanie sie samograwitujgcego obtoku, ale np. zgeszczanie gazu
neutralnego przez otaczajacy gaz zjonizowany (zgeszczanie w mechanizmie Eberta-
-McCrea na pewno nie jest quasistacjoname i mozna spodziewac sie znacznego wzrostu
gestosci —ruch posiada symetrie sferyczng i odbywa sie do $rodka).

Dopodki istnieje zatozenie, ze fluktuacje sg mate, nie mozna wycigga¢ innych wnio-
skéw, jak tylko informacje o istniejagcych tendencjach (otrzymane rozwigzania sa asym-
ptotyczne, obowigzuja wiec tam, gdzie nalezy spodziewac sie witasnie duzych fluktua-
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cji). Uzyskanie wiadomos$ci o momentach osiggania stann samograwitacji przez fluktuacje
(rzecz jasna powinno to nastgpi¢ przed rozpadnieciem sie obtoku), takze wnioskow
o0 masach oddzielajagcych sie kondensacji, wymagatoby zbadania problemn fragmentac;ji
jnz z zastosowaniem teorii nieliniowej. Jednakze ostatecznym potwierdzeniem mecha-
nizmu fragmentacji, proponowanego w omawianych pracach, bytoby przesledzenie ewo-
lucji kondensacji do momentu zapalenia sie w niej gwiazdy. Mozna by wtedy czyni¢
proby powigzania hipotezy z istniejacym materiatem obserwacyjnym (asocjacje).

LITERATURA

.1 Die Entstehung von Sterneu durch Condensation diffuser Materie, Berlin 1960.
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3 Malkolm P. Savedoff and S. Vila, 1962. Ap.J.. 136. 609.

NOWE OBSERWACJE ,,RED-SHIFTU” LINII SLtONECZNYCH
M. KUBIAK

Od Kkilkudziesieciu lat wiadomo, ze po wyeliminowaniu wszystkich wielkoskalo-
wych ruchéw wzglednych obserwatora i Stonca linie w widmie stonecznym wykazujg
pewne znikome, ale nie mieszczace sie w granicach btedéw obserwacji, przesuniecie
ku czerwieni wzgledem tych samych linii wytworzonych w laboratoryjnych warunkach
ziemskich. Obserwacje wskazujg, ze przesuniecie to jest najmniejsze dla linii pocho-
dzacych z centrum tarczy stonecznej i ro$nie monotonicznie, gdy przesuwamy sie ku
brzegom. Pomimo wielu prac, ktére ukazaty sie na ten temat nie udato sie uzyskaé wy-
jasnienia w peini zadowalajgcego (pozycje literatury od 1 do 10).

Rozwazmy pokrétce przyczyny wplywajace na obserwowang dtugos¢ fali linii emi-
syjnej lub absorpcyjnej powstajacej w atmosferze gwiazdy.

1. RELATYWISTYCZNY EFEKT EINSTEINA

Z ogdlnej teorii wzglednosci wynika, ze wszystkie linie w widmach gwiazd powinny
by¢ przesuniete ku czerwieni o wielkos$¢

AA Alfj

~k c7
gdzie A”r oznacza réznice potencjatéw grawitacyjnych miedzy miejscem gdzie linia
powstaje i miejscem obserwacji. W przypadku powierzchni Stoica i Ziemi prawa strona

rownosci wynosi 2.12 x 10"6 Przesuniecie relatywistyczne nie zalezy, jak wida¢, od
pozycji na dysku stonecznym i jest wartoscig statg dla danej dtugosci fali.

2. PRZESUNIECIE CISNIENIOWE (EFEKT L1INDHOLMA)

Jezeli atom promieniujacy lub absorbujacy nie jest izolowany, lecz znajduje sie
w polu oddziatywania innych atoméw (perturbatoréw), poziomy energii stanu podstawo-
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wego jak i wzbudzonych ulegaja modyfikacji. Schematyczny przebieg poziomu podsta-
wowego i pierwszego wzbudzonego (rezonansowego) pokazuje rys. 1.

Jak wida¢ z rysunku, krzywe potencjalne nie biegng réwnolegle i dla matych odle-
gtosci atom-perturbator (obszar a na rys. 1) réznica energii miedzy stanem podstawo-

Rya. 1. Schematyczny przebieg krzywych potencjalnych w przypadku jednego perturbatora, przy
zatozeniu potencjatu oddziatywania v.d. Waalaa~Vr*

wyra i wzbudzonym ulega zmniejszeniu. Linia emitowana lub absorbowana przez roz-
wazany atom nlega wiec przesunieciu ku czerwieni. O wielko$ci tego przesuniecia
decyduje $rednia warto$¢ r, ktéra oczywiscie zmniejsza sie ze wzrostem ci$nienia.
Taki obraz zjawiska jest jednak stuszny tylko dla odlegto$ci nie mniejszych niz 10"* cm.
Przy tak matych odlegtosciach zalozone w teorii Lindholma oddziatywanie typn van der
Waalsa (V - C/r*) przestaje byd spetnione. Poza tym zaczyna odgrywac istotng.role
przecinanie sie powtok elektronowych, co dodatkowo zaburza silnie zewnetrzne pozio-
my wzbudzone atomu.

Pomimo powyzszych zastrzezen wydaje sie, ze spos$réd istniejgcych teorii prze-
suniecia ci$nieniowego teoria Lindholma moze byé z najwiekszym powodzeniem stosowa-
na do linii rezonansowych powstajgcych w atmosferach gwiezdnych. Ilosciowo zmiana
dtugosci fali wynosi

AX =XAJC%pr-ir,

gdzie K zawiera state uniwersalne i atomowe, C jest statg wystepujacg w potencjale
van der Waalsa, p jest ci$nieniem gazn perturbujgcego, T —temperaturg.

3. EFEKT FINLAY- FREUNDLICHA

Z wynikéw pomiaréw predkosci radialnych pewnych gwiazd typu O i 0 Freundlich
wyciggnat wniosek, ze przesuniecie linii widmowych dla tych gwiazd jest proporcjonal-
ne do temperatury efektywnej w czwartej potedze. Wysunagt on hipoteze, ze zalezno$¢ ta
jest odbiciem oddziatywania foton-foton w silnym polu promieniowania otaczajgcym
gwiazde. Kiadac na T temperature pola promieniowania, w ktérym foton o czesto$ciag
przebywa efektywng droge geometryczng Z Freundlich zaproponowat nastepujaca

formute na zmniejszenie czesto$ci fotonu wskutek wielokrotnych oddziatywan z innymi
fotonami
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\Y A

Prawdziwo$¢ tej formuly jak i istnienie samego efektu byto jednak poddane kryty-
ce w licznych pracach. Niedawno Forbes (1962) wykazat, ze jesli formule powyzsza
napisa¢ w réwnowaznej postaci

_~@=c/AQO)i e

gdzie /~(0) jest natezeniem kontinuum a /g dtugos$ciag drogi dla danego miejsca na tar-
czy stonecznej (® zmienia sie od 0 w centrum do — na brzegu) i zastosowa¢ do Storica,

to otrzymuje sie wyniki zgodne z obserwacjami. Przy obecnym stanie naszych wiado-
mosci o rozpraszaniu fotonéw na fotonach nie mozna jej jednak przypisa¢ znaczenia
fizycznego. Co najwyzej jest ona réwnowaznym sformutowaniem hipotezy efektéw rela-
tywistycznych i pradéw radialnych podanej przez Schroetera.

4. HIPOTEZA ,DWOCH PRADOW” SCHROETERA (1957)

W zwigzku z wystepowaniem na powierzchni Stonca tzw. granul, rozwazajac model
atmosfery, w ktoérej istniejg skonczone réznice temperatur miedzy sgsiednimi masami
gazbw, Schroeter dochodzi do wniosku, ze predkosci wyptywu mas bedg wieksze-
od predkosci opadania. Doktadna dyskusja stratyfikacji predkosci i temperatury oraz
procesOw tworzenia sie linii absorpcyjnych daje w wyniku przesuniecie linii stonecznych
w kierunku fal krétkich zgodnie z zaleznoscig

AAe=—v0 /S9 cos ©

Czynnik geometryczny cos @ opisuje efekt projekcji ruchu radialnego na kierunek
obserwacji. Wielko$¢ /3% jest podana przez teorie Schroetera. Na warto$¢ v0 otrzymano
0.42 km/sek.

Hipoteza powyzsza uzyskata poparcie w niedawnej pracy obserwacyjnej Bla-
monta i Roddiera (1961), ktérzy dokonali pomiaru przesuniecia i profilu linii
rezonansowej strontu 4607.3 A. Dzieki pomystowemu przeprowadzeniu obserwacji
uzyskali oni niespotykang dotychczas w astronomii zdolno$¢ rozdzielczg. Schemat
aparatury pomiarowej przedstawia rys. 2. Niewielka diafragma Di wycinata z 11 cm
obrazu Storica obszar badany o $rednicy katowej od 30" do 1. Biale Swiatto przecho-
dzito przez system diafragm i soczewek skupiajagcych i padato na skolimowang wigzke
atoméw strontu wybiegajaca z pieca podgrzanego do temperatury 600°C. Swiatto sto-
neczne wywotywato w wigzce atoméw strontu rezonas optyczny, ktdrego natezenie byto
mierzone pod katem prostym do wiazki wzbudzajgcej za pomocg fotopowielacza. Uzy-
cie wiagzki atoméw strontu do wzbudzenia rezonansu redukowato szeroko$¢ dopplerow-
ska promieniowania rezonansowego do warto$ci 1—2 x 10" A. Linia rezonansowa stron-
tu wykazuje normalny efekt Zeemana i nie wykazuje struktury nadsubtelnej. Przyto-
zenie do wigzki atoméw strontu pola magnetycznego H powoduje rozczepienie linii
na normalny tryplet Zeemana, przy czym wielko$¢ rozczepienia zalezy tylko od nate-
zenia przytozonego pola. W pomiarze uzywano tylko sktadowej a promieniowania re-
zonansowego. Do wydzielenia tej sktadowej stuzyt analizator kotowy. Filtr interferen-

* cyjny wycinat obszar widma w poblizu linii rezonansowej.
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Doktadny profil linii uzyskiwano przez zmiane natezenia pola magnetycznego. Dla
kazdej wartoSci tego pola interesujgca nas sktadowa zeemanowska ma $cisle okre-

zenia we wzbudzajagcym widmie stonecznym. Zmieniajac w sposob ciggly pole magne-

Rys. 2. Schemat aparatury pomiarowej Blamonta i Roddiera: D, —diafragma wycinajagca czeii
obrazu Stonca, &» ~3, Da — diafragmy ograniczajagce wigzke $wiatta, Lv L,, Lv La —soczewki
stapiajgce

tyczne otrzymujemy w postaci zapisn pradu fotopowielacza dokiadny profil stonecz-
nej linii strontu. Zauwazmy, ze metoda ta usuwa wszystkie trudnosci zwigzane z ka-
libracjg dtugosci fali. Ziemskiej diugosci fali badanej linii odpowiada natezenie pola
rowne zero. W cytowanej pracy autorzy podajg wyniki pomiaréw dla dwu potozeh aa
tarczy stonecznej (rys. 3).

Rys. 3. Profile uzyskane przez Blamonta i Roddiera w cytowanej pracy

Z relatywistycznej formuty na przesuniecie linii tatwo wyliczyé¢, ze linia o dtugo-
Sci fali 4607 A powinna podlega¢ przesunieciu o 9.76 x 10" A. Teoria Lindholma
dla temperatury 5700° K i 107 atoméw wodoru w cm9 (najistotniejszy perturbator w wa-
runkach atmosfery Stonica) przewiduje przesuniecie 2.4 x 10 A. Oba te efekty tgcz-
nie dajag 12.16 x 10"1 A. Przesuniecie obserwowane na brzegu tarczy wynosi okoto
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12 mA, a wiec zgodnoé¢ jest doskonata. Jak widaé z rysunku 3, profil otrzymany dla
centrom Stonca wykazuje mniejsze przesuniecie. Z rozwazah Schroetera wynika,
ze rbznica miedzy przesunieciem na brzegu i w Srodka dysku stonecznego powinna
wynosi¢ 0.42 km/sek, co dla naszej diugosci fali réwna sie okoto 6 mA. Uwzglednia-
jac to, rowniez i w tym wypadku zgodno$¢ wydaje sie wystarczajgca. Nalezy zazna-
czy¢, ze wyrazna asymetria linii pochodzacej z brzegu jest réwniez przez Schroe te-
ra przewidziana.

Rzecz jasna, dla pewniejszego potwierdzenia tych wstepnych wynikéw konieczny
jest obfitszy materiat obserwacyjny pokrywajacy caty przedziat katéw pozycyjnych O.
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WIEK NAJSTARSZYCH GROMAD GWIAZD
J. SMAK

Na przestrzeni ostatnich kilku lat opublikowano szereg prac dotyczacych proble-
moéw ewolucji i wieku gromad gwiazd, W niniejszej notatce mamy zamiar oméwic te
z nich, ktére dotycza najstarszych gromad. Czytelnikéw, ktérzy z zagadnieniami ty-
mi dotychczas nie stykali sie, odsytamy do dwu artykuléw przegladowych w ,.Poste-
pach Astronomii” —7, 110, 1959, oraz 8, 197, 1960 i 9, 3, 1961.

NGC 188

Poprzedzona szeregiem krétkich notatek i artykutéw popularnych (m. in. w ,,Sky
and Telescope”, Astron. J.) ukazatla sie wreszcie praca Allana Sandage’a (1962a)
poswiecona diagramowi barwa-jasno$¢ gromady otwartej NGC 188. Na osobliwe cechy
tej gromady (duza szeroko$¢ galaktyczna, brak gwiazd o duzej jasnosci absolutnej)
wskazywat jeszcze w 1948 roku lvan King. W 1956 r. van den Bergh stwierdzit,
ze funkcja jasnos$ci absolutnych tej gromady jest bardzo podobna do funkcji j. a. dla
M 67, najstarszej znanej woéwczas gromady otwartej.

Sandage uzyskat dane fotometryczne w systemie DBV dla ok. 500 gwiazd w ob-
szarze NGC 188. Dane te pokazuja, ze diagram barwa-jasnos¢ tej gromady jest po-
dobny do diagramu dla M 67. Niezwykle wazny dla dalszej dyskusji jest problem po-
czerwienienia gromady. Zwykle stosowana metoda standardowego ciggu gtéwnego (np.
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Hiad) na diagramie U-B — B-V daje E* * 0.05, ale ocena ta mogtaby by¢ btedna
gdyby gwiazdy NGC 188 wykazywaty deficyt pierwiastkéw ciezkich, tak jak to ma miej-
sce w gromadach kolistych. Wazny test stanowito wiec sklasyfikowanie widm 4 gwiazd
ciggu glébwnego gromady. Otrzymano, ze: a) widma nie wykazujg ostabienia linii metali

Rys. 1. Potoienie gromad otwartych M 67 i NGC 188 n« diagramie barwa-jeaaoe¢ (achematjrcs*
nie). Zaznaczono potoienie ci*gn gtdwnego wieku zero, oraz Stofica (punkt)

i b) $rednia nadwyzka barwy nzyskana z poréwnania typéw widmowych z obserwowa-
nymi wskaznikami barwy wynosi E~ny m0.05, w idealnej zgodno$ci z oceng poprzednia,
Wynika wiec tez stad, ze gwiazdy NGC 188 nalezg do starej populacji I, o skladzie
chemicznym zblizonym do Hiad, M 67 Inb Stonca.

Rysunek 1 przedstawia schematycznie diagram barwa-jasno$¢ NGC 188 w porow-
naniu z M 67. Punkt zalamania ciggu gtébwnego NGC 188 przypada na jasno$¢ abso-
lutng My - 4.1, podczas gdy dla M 67 lezy znacznie wyzej (My m3.0). NGC 188 jest
zatem znacznie starsza od M 67, stajgc sie najstarszg znang obecnie gromada otwartg.
Jest rzecza interesujaca porownanie przebiegu linii podolbrzyméw i olbrzyméw gro-
mady NGC 188 z potozeniem na diagramie barwa-jasno$¢ gwiazd bliskich badanych
przez Wilsona (1959). 0 ile wiele z nich lezalo ponizej ciggu podolbrzyméw i ol-
brzyméw w M 67, to obecnie analogiczny cigg w NGC 188 stanowi wyraznie dolne ogra-
niczenie gwiazd ,,pola” (rys. 2). Oznacza to, ze wsrdod gwiazd ,,pola” nie wystepu-
ja obiekty starsze od NGC 188.
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B-V

Rys. 2. Diagram barwa-jasno4¢ gromady NGC 188 (linia ciggta — schematycznie) i gwiazd bliskich
(Vila on 1959). NGC 188 stanowi dolne ograniczenie obszaru zajmowanego przez gwiazdy bliskie

DANE OBSERWACYJINE DLA GROMAD KULISTYCH

Dysponujemy obecnie danymi fotometrycznymi (az do gwiazd ciggu gtéwnego wiacz-
nie) dla kilku gromad kulistych. Sg to: M 13 (Baum i in. 1959), M2 (Arp 1959), M5
(Arp 1962); dla M 3 (Johnson i Sandage 1956) poprawne sa tylko dane fotoelek-
tryczne, podczas gdy interpolacja fotograficzna zawiera niepoprawione jeszcze bie-
dy rzedu 0.1 mag. w B-V; dla M 92 nie opublikowano jeszcze redyskusji wcze$niej-
szej fotometrii. W dyskusji, ktérg omdéwimy ponizej, Sandage opiera sie na danych
dla trzech gromad: M 3, M5, M 13.
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WYZNACZANIE WIEKU GROMAD

Wyznaczanie wieku gromad sprowadza sie do trzech zasadniczych punktow:

1. Zebranie danych obserwacyjnych dotyczacych potozenia punktu zatamania cig-
gu gtéwnego i ksztattu diagramu barwa-jasnosd w jego najblizszym otoczeniu. Sprawe te
omoéwiliSmy juz powyzej.

LOG Te
Rys. 3. Poréwnanie przebiegu ciggéw gtéwnych i podolbrzyméw na diagramie j—Te dla
trzech gromad kulistych (linie grube) z teoretycznymi liniami réwnego wieku (linie cienkie)
opartymi na modelach Hoyle*a; liczby oznaczajg wiek w 109 lat
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2. Przej$cie od danych obserwacyjnych (My, B-V) do wielko$ci poréwnywalnych
z teorig, tj. do diagramu — 7~ . Poprawki bolometryczne znane sa w rozwazanym
przedziale temperatur wystarczajaco doktadnie. Zaleznosci (B-V) — ® dla gwiazd
o réznym sktadzie chemicznym poswiecono ostatnio wiele prac* i to przejscie zdaje
sie rowniez nie budzi¢ powazniejszych watpliwosci.

3. Poréwnanie diagramu Mbol — Te z danymi dla ciggéw ewolucyjnych modeli o od-
powiednich masach i sktadzie chemicznym.

Ostatnia ocena wieku najstarszych gromad dokonana przez Sandage’a (1962b)
opiera sie na modelach Hoyle’a (1959) dla dwu zestawdw skiadu chemicznego, odpo-
wiadajacych populacji I'i Il:

X -0.75, Y -0.24, Z - 0.01; dla populacji l;
X -0.99, y -0.009, Z- 0.001; , ” 1.

Podsumowanie wynikbw Sandage’a podaje tabela 1. W poréwnaniu z ocenami
sprzed kilku lat otrzymuje sie wiec znacznie wieksze warto$ci wieku; wspominaliSmy
juz zreszta o tyra poprzednio w ,Postepach Astronomii”.

Powyzsze oceny wieku sa jednak bardzo niepewne. Zanim przejdziemy do omo6-
wienia tych niepewnosci zanotujmy za Sandage’em, ze teoretycznie linie statego
wieku obliczone na podstawie modeli Hoyle’a majg wyraznie rézny przebieg od prze-
biegu linii wyznaczanych przez poszczegélne gromady. Jest to szczegdlnie jaskrawe
dla gromad kulistych i modeli Hoyle’a dla gwiazd populacji Il (rys. 3**), tak ze oce-
na wieku tych gromad zawiera znaczny element niepewnosci.

Tabela 1
Wiek gromad
My
Gromada punktu zatamania ciggu Wiek
gtéwnego (w latach)
M 67 3.0 9-10x10"
NGC 188 4.1 14-16x10°
M 3 4.2 26x10°
M 5 4.1 24x10°
M 13 3.9 22X10’

GORNA GRANICA WIEKU GROMAD KULISTYCH

Woolf (1962) podal niestychanie prosty, a jednocze$nie przekonywujacy sposéb
oszacowania goérnej granicy wieku gromady kulistej (lub obfitej w gwiazdy gromady
otwartej) w oparciu o ocene catkowitej ilosci energii, jaka gwiazda moze w ciggu swe-
go zycia wyprodukowaé w przemianach termojadrowych. Woolf opiera sie na wczes-

*Patrz np. rozdziat | w artykule o gromadach kulistych w ,,Postepach Astronomii” ~ 197#
1960 .

e«sW szystkie rysunki podane w tej pracy sa zaczerpnigete z Ap, J,#t. 135* z. 2 (March 1962):
rys. 1 —Fig. 8 nas. 324.rys. 2 —Fig. 9 nas. 344 irys. 3 —Fig. 2 nas. 354«
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niejszej pracy Sandage’a (1957), ktéry pokazat, ze znajac gesto$¢ gwiazd na ga-
teziach podolbrzyméw, olbrzyméw i horyzontalnej wyznaczyé mozna przyblizony ksztatt
drég ewolucji w tych obszarach i tempo ewolucji. Droga prostych catkowan numerycz-
nych policzy¢ mozna, jaka ilos¢ energii wypromieniowata gwiazda, znajdujgca sie
obecnie w gérnej czes$ci diagramu barwa-jasno$¢ (np. na gatezi horyzontalnej) od mo-
mentu narodzin. Ta ilo$¢ energii nie moze, oczywiscie, przekracza¢ poczatkowych
zapas6w energetycznych. Maksymalne oszacowanie zapaséw energetycznych otrzymu-
jemy zaktadajac, ze poczatkowo gwiazda skladata sie z czystego wodoru, czerpigc
energie z jego zamiany na hel, a nastepnie —niewielka juz zreszta ilo§¢ —droga ,,spa-
lania” helu; dalsze przemiany jadrowe moga by¢ praktycznie w bilansie energetycz-
nym zaniedbane. Przy ocenie catkowitej iloSci wydatkowanej energii skorzysta¢ mu-
simy ze znajomo$ci jasnosci absolutnych gwiazd oraz wieku gromady (o ktérego osza-
cowanie nam w#dasnie chodzi). Z drugiej strony, ocena zapaséw ,paliwa” wymaga
znajomos$ci mas gwiazd. W wyniku dokonania takiego bilansu otrzymujemy zatem maksy-
malny mozliwy wiek rozpatrywanej gromady. Jest on przy tym odwrotnie proporcjonal-
ny do przyjetych wartosci jasnos$ci (L) i wprost proporcjonalny do masy gwiazdy.

Woolf dokonuje oszacowan dla gromady M 3, ktérg w cytowanej wyzej pracy zaj-
mowat sie Sandage, i otrzymuje wyniki, ktére zestawia tabela 2.

Tabela 2

Maksimum wieku gromady kulistej M3

Masy po?zqtkowe gwia;d My Maksimum wieku
gatezi horyzontalnej gwiazd typu RR Lyrae (w latach)
1.25 717® 0.0 6.8X10’
1.10 0.7 11.4x10°
0.95 1.5 20.6X109

Pierwszy wiersz tabeli 2 odpowiada danym przyjmowanym przez Sandage’a (1957).
W tym wypadku otrzymujemy najmniejszy wiek gromady. Bardziej realny wydaje sie
wiersz drugi; istotniejsza jest tu zresztg przyjeta warto$¢ jasnosci absolutnych zmien-
nych RR Lyrae (to okre$la punkt zerowy jasnos$ci w gromadzie); My - 0,7 jest bliskie
$redniej z roéznych, uzyskiwanych ostatnio danych. Wiersz ostatni, dajacy zreszta
najwiekszy wiek, wydaje sie mato prawdopodobny. W kazdym wypadku otrzymuje sie
wyrazng rozbieznos¢ z danymi Sandage’a. Przypadek najprawdopodobniejszy daje,
ze wiek uzyskany przez Sandage’a jest przeszto dwukrotnie za duzy w poréwnaniu
z maksymalnym mozliwym.

KRYTYKA MODELI HOYLE’A

Zarébwno Sandage, jak i Woolf widzg Zrédto opisanych wyzej rozbieznosci
w modelach Hoyle’a. Omdéwimy teraz pokrdtce powody, dla ktdrych modele Hoyle’a
moga prowadzi¢ do btednych wnioskéw.

Simo da (1960) pokazat, ze formuty interpolacyjne uzyte przez Hoyle’a dla nie-
przezroczysto$ci dla gwiazd populacji Il sg btedne, prowadzac do nieprzezroczystosci
ok. dwukrotnie wiekszych, niz wynikajace bezpos$rednio z danych numerycznych. Trud-
no jednak bez wykonania odpowiednich rachunkéw przewidzie¢, jak zmienia to tempo
i przebieg teoretycznych drég ewolucji.
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Drugie zastrzezenie wzgledem modeli Hoyle’a wigze sie z istnieniem lub nieist-
nieniem jader konwektywnych w gwiazdach o réznym skiadzie chemicznym i masach
bliskich masy Storica. Autor niniejszego artykutu (1960) otrzymal, ze gwiazdy skraj-
nej populacji Il o masach bliskich masy Storica posiadajg jadra konwektywne, w kt6-
rych produkowane jest ponad 50% catkowitej energii gwiazdy. Wynik ten, rézny od wy-
nikéw innych autoréw (m. in. Hoyle’a, Demarque’a), opierat sie na dokladnym wy-
znaczeniu efektywnych wyktadnikéw we wzorach interpolacyjnych na wydajnos¢ zré-
det energii i nieprzezroczysto” dla danego konkretnego przypadku.

Ostatnio Iben i Ehrman (1962) otrzymali podobny wynik dla gwiazd populacji |
0 masach bliskich masy Stonca: mogg one posiada¢ jadra konwektywne, mimo iz pro-
dukuja energie w cyklu protonowym. Graniczna warto$¢ masy, przy ktorej pojawia sie
jadro konwektywne zalezy przy tym od sktadu chemicznego. Dla gwiazd o mniejszej
obfitosci pierwiastkéw ciezkich jadro konwektywne wystepuje juz przy mniejszych
masach.

Modele Hoyle'a, zaktadajace réwnowage promienista we wnetrzach gwiazd, pro-
wadzg wigc do drég ewolucyjnych i skali czasowej, réznych od tych jakie uzyskano-
by w oparciu o modele z jagdrem konwektywnym.

»Clearly more stellar models in the mass range 1.3 3Yt® to 07"3V[» are needed”
—wypada powtdérzy¢ za Sandage’'m na zakonczenie niniejszego przegladu.
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KRONIKA

ZASEUZENI ASTRONOMOWIE SZKOLY GELOWNEJ

Wstulecie zatozenia Szkoty Gtéwnej w Warszawie

1. JAN BARANOWSKI, ADAM PRAZMOWSKI

I. KORZENIEWSKA

Z dziatalnos$ciag Warszawskiego Obserwatorium Astronomicznego XIX wieku zwig-
zane sg hazwiska profesora Jana Baranowskiego, Adama Prazmowskiego
i dr Jana Kowalczyka.

Jan Baranowski pracowat w Obserwatorium od pierwszych chwil jego powsta-
nia, biorgc czynny udziat we wszystkich badaniach astronomicznych Franciszka Ar-
minskiego, zatozyciela i pierwszego dyrektora Obserwatorium. Zanim przejdziemy do
omoéwienia dziatalnosci J. Baranowskiego na terenie Obserwatorium i Szkoly
Gtoéwnej, przytoczymy kilka faktéw biograficznych.

Jan Baranowski urodzit sie 26.X11.1800 r. w Stawkowie (woj. kieleckie). Stu-
dia rozpoczat w Krakowie a ukonczyt w Warszawie na Uniwersytecie Warszawskim,
uzyskujac stopien magistra filozofii (12.VI11.1825). W pare tygodni pézniej zostal mia-
nowany adiunktem w Obserwatorium, po czym wyjechat do Krélewca, gdzie pracowat
pod kierunkiem Bessela. Nastepnie, po zwiedzeniu kilku obserwatoriéow w Niemczech
powroécit do Warszawy, gdzie pozostal do momentu przejScia na emeryture (1869), co
zbiegto sie z zamknigeciem Szkoly Gtoéwnej. Reszte zycia spedzil u swego brata bi-
skupa lubelskiego. Zmart 9 listopada 1879 roku.

Przechodzagc do omoéwienia dziatalno$ci naukowej J. Baranowskiego zatrzy-
mamy sie przy pierwszym okresie jego pracy. Po powrocie z Niemiec zajat sie wy-
tacznie obserwacjami meteorologicznymi, ktére stanowity gtéwny kierunek O6wczes-
nych prac Obserwatorium Warszawskiego. Ten typ pracy wypetnit 13 lat pobytu B a-
ranowskiego w Warszawie, przerwanego krotkotrwatg ekspedycjag organizowang
przez W. Struvego w Putkowie. Celem jej bylo wyznaczenie réznicy diugosci geogra-
ficznej pomiedzy Warszawa a Putkowem. Wyniki pomiaréw ogtoszono w ,,Astronomische
Nachrichten” . Prace J. Baranowskiego z zakresu Mechaniki Nieba dotyczyty ru-
chéw komety Bieli: wyznaczyt on jej orbite, a rezultaty swych badan ogtosit w dwdéch
kolejnych tomach , Astronomische Nachrichten”, oraz w odbitce litograficznej ,,Ob-
servations Astronomique faites a |I’Observatoire de Varsovie” (1836).

J. Baranowski potozyt znakomite zastugi jako ttlumacz dziet naukowych z dzie-
dziny astronomii. Przede wszystkim nalezy tu wymieni¢ pierwsze tlumaczenie na je-
zyk polski dzieta Kopernika i drobnych, nieznanych dotad prac (opart sie na rekopi-
sie znajdujagcym sie wowczas w bibliotece hr. Nostitza w Pradze czeskiej). Wraz z Zej-
sznerem przetlumaczyt pierwszy tom dzieta A. Humboldta ,,Kosmos czyli rys fizycz-
nego opisu $wiata” (1849), a w 1859 roku dwutomowg Meteorologie Foissaca, poprze-
dzajac ja wstepem o historii meteorologii w Polsce. Ogtosit tez dos¢ liczne artyku-
ty w ,.Przegladzie Naukowym” ,k ,Bibliotece Warszawskiej”, ktérych przeglad znaj-
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dziemy w zalaczonej bibliografii jego prac. Przez okres czterech lat redagowat ,Ka-
lendarz Astronomiczny Obserwatoriom Astronomicznego” .

PrzejdZmy teraz do dziatalnosci pedagogicznej J. Baranowskiego, Kktora
nas w tych rozwazaniach szczegélnie interesuje. Po trzydziestoletnim okresie Kréle-
stwo Polskie otrzymalo prawo posiadania wyzszej nczelni: w listopadzie 1862 r. otwar-
to w Warszawie Szkote Giowny Na Katedre Astronomii zostal powotany jako profesor
zwyczajny Jan Baranowski. Katedre te zajmowat przez caly czas istnienia Szko-
ty, tj. do 1869 x., wykradajac kosmografie, trygonometrie sferyczng, astronomie sfe-
ryczng i astronomie praktyczng. Zasingi jego na tle dziejéw Szkoly Gidéwnej wzrasta-
ja, jezeli weZmiemy pod nwage fakt, Ze Baranowski w latach 1864—1866 petnit
fonkcje dziekana Wydzialu Fizyczno-Matematycznego. Plan jego pracy dydaktycznej
na terenie Szkoly Gioéwnej znajduje sie w publikacjach, ktére czesSciowo ukazaty sie
litografotvane pod tytutem Kosmografia wg Garceta wraz z traktatem o kalendarzu
Astronomia sferyczna wg Briinnowa. Baranowski wydal ponadto drukiem wzory
z trygonometrii sferycznej i euklidesowej. Na kilka miesiecy przed $miercig ukazaty
sie jego tablice do ukladania kalendarzy. Na stanowisku kierownika Katedry Astrono-
mii pozostat do konfca istnienia Szkoty Gtéwnej, tj. do roku 1869.

Podsumowujac zastugi J. Baranowskiego dla nauki polskiej nalezy jeszcze
wroci¢ do spraw Obserwatorium Warszawskiego. Nie mozna poming¢ faktu, niewatpli-
wie waznego w poczatkowym okresie istnienia Obserwatorium, ze witasnie Baranow-
skiemu zawdziecza ono kupno nowych instrumentéw, przede wszystkim refraktora
z 6-calowym obiektywem (1859), powiekszenie biblioteki oraz troske o te mtoda jeszcze
i rozwijajacg sie placowka naukowga. Nalezy jednak zaznaczy¢, ze ciezar prac admini-
stracyjnych, ciggta troska o powierzone mu Obserwatorium nie pozwolity Baran ow-
skiemu na petne rozwiniecie dziatalno$ci naukowej.

Wybitniejsi f>od wzgledem naukowym okazali sie jego najblizsi wspo6tpracowni-
cy —A.Prazmowski i J. Kowalczyk.

Pierwszy z nich, Adam Prazmowski, zapisat sie w historii nauki jako wybit-
ny fizyk i obserwator. Okies jego miodosci (ur. w Warszawie 15.111.1821 r.) przypad#t
da czasy popowstaniowe, kiedy to brak byto w Krdélestwie Polskim wyzszych uczelni.
Ukonczyt wiec dwuletnie kursy nauczycielskie, tzw. ,kursy dodatkowe” (1839), i w tym
samym roku zostat przyjety przez Arminskiego jako drugi pomocnik Obserwatorium
Astronomicznego w Warszawie. Od momentu, kiedy dyrektorem Obserwatorium zostat
J. Baranowski, A. Prazmowski otrzymatl nominacje na stanowisko adiunkta; zaj-
mowat je od 1848 do 1863 r. W tym samym roku wyemigrowat do Paryza i tam pracowat
dtuzszy czas jako mechanik w zaktadzie optycznym Hartnacka, a po jego wyjezdzie
do Niemiec stat sit; wtascicielem zaktadu. Na emigracji przebywat dwadziescia lat.
Zmart na obczyznie 15.11.1885 r., do ostatniej chwili czynnie pracujgc.

Do pierwszych obowigzkéw P ra zmowskie go w Obserwatorium nalezata obstu-
ga stacji meteorologicznej. Braki precyzyjniejszej aparatury uzupeiniat sam, konstruu-
jac zupetnie nowe aparaty. W zwigzku z zajeciami z dziedziny meteorologii budowat
w szczeg6lnosci dobre termometry. Utozyt tablice poprawek dla barometréw oraz po-
rownywat je z barometrami innych krajéw (Berlin, Putkowo). Skonstruowat higrometr,
zwany linijkg psychometryczna. Typ ten przyjat sie pdzniej w marynarce francuskiej
jako ,fechelle psychomé6trique de M. Prazmowski”. Zajmowatl sie takze zagadnienia-
mi magnetyzmu. Zbudowal i uruchomit w hallu Obserwatorium Warszawskiego wahadto
Foucaulta. Tutaj tez wurzadzit pierwszy zegar elektryczny w Warszawie umieszczo-
ny na dole w oknie Obserwatorium, a przeznaczony dla publiczno$ci. Wypracowat me-
tode wyznaczania za pomocg instalacji elektrycznej btedéw osobistych obserwatorow,
popetnianych w czasie obserwacji. Metode te zastosowal Wolf w Obserwatorium Pary-
skim, a Leverrier referowat jg w roku 1854 w Akademii Paryskiej.



Kronika 303

Jeieli juz méwimy o budowanych przez Prazmowskiego przyrzadach, nalezy
wspomnie¢ o innych, takich jak magnetometr zbndowany na proshe wiadzy Krélestwa
Polskiego, ktéra zgdata wyjasnienia zwigzku O6wczesnej epidemii cholery z magnetycz-
nym dziataniem Ziemi. Dla Komisji Spraw Wewnetrznych skonstruowal gestosciomierze
i alkoholomierze.

Prazmowski brat udziat w licznych ekspedycjach. w latach 1845—1849 dokony-
wat w Krolestwie Polskim pomiaréw geodezyjnych. W latach 1852—1853 byt na zlecenie
W. Strnvego (dyrektora Obserwatorium w Putkowie) kierownikiem ekspedycji, ktorej ce-
lem byto ostateczne sprawdzenie niektérych punktéw inku potudnika ciggngcego sie od
Morza Lodowatego do Dunaju. Sprawozdanie z tych prac ogtosit A. Prazmowski
w r. 1853 w Wydawnictwach Akademii Nauk w Petersburgu. Okazat sie obserwatorem
pomystowym i doktadnym; Struve chwalit go jako ,,un talent rare pour I’astronomie
practique”. Wyznaczone przez niego wspétrzedne nalezg do naj$cislejszych wspot-
rzednych tuku potudnika Struvego. Leverrier ofiarowat w tym czasie PraDmowskiemu
stanowisko adiunkta w Obserwatorium Paryskim, lecz on tej propozycji nie przyjat.

Najwiekszy zastugg Pra zmowskie go bylo to, ze pierwszy w Polsce podjat
zagadnienia astrofizyczne. Wyniki jego pionierskich prac w zakresie fizyki Stonca
wywotaly polemike na skale $wiatowg: stanowity pierwszy polski dorobek naukowy
w zakresie astrofizyki. Prazmowski postawit hipoteze, ze blask atmosfery i korony
stonecznej jest refleksem Swiatta, ktorego zrédtem jest Stonce. Jezeli tak jest, to Swia-
tto korony powinno by¢ spolaryzowane.

Dnia 28 lipca 1851 roku zorganizowat A. Prazmowski wyprawe w celu obserwa-
cji catkowitego zaémienia Stonca. Punkt obserwacji wyznaczyt pod tomzg w Wysokim
Mazowieckim. Prawdopodobnie zte warunki atmosferyczne unicestwity plan Prazmow-
skiego, lecz mimo to nie zaniechat swego programu. Po do$¢ diugich staraniach uzy-
skat pozwolenie u wiadz i maty fundusz umozliwiajacy wyjazd do Hiszpanii, gdzie za-
mierzat obserwowaé widoczne tam zacmienie StofAca w dniu 18'lipca 1860 r. Punkt
obserwacyjny wyznaczony zostal w Briviesca. Skromng aparature stanowity dwie mate
lunety z polaryskopami, ktére sam wykonat. Warto nadmienic¢, ze w ,, AstronomiscKe
Nachrichten”, t. 54, znajduje sie list A. d’Abbadie (Correspondent de llInstitut),
w ktorym autor zalicza uzyte w Hiszpanii przez Prazmowskiego przyrzady do
najdoskonalszych wsréd dotychczas stosowanych do tego typu poszukiwan.

Ekspedycja przyniosta pozytywne wyniki. Hipoteza Prazmowskiego zostata
potwierdzona. Byto to donioste odkrycie, gdy uprzytomnimy sobie, ze analiza spektral-
na byta jeszcze w samych zaczatkach, a Kirchhoff i Bunsen ogtosili swe pierwsze
prace w 1861 roku.

Wyniki doswiadczen z tej ekspedycji i doktadny opis aparatury tam uzytej ogtosit
A. Prazmowski w pracy pt. Observation de Teclipse totale de Soleil du 18 juillet
1860 w ,,Compte Rendu” t. 51 s. 195 (1860). Odkrycie Prazmowskiego, tak wazne
i zasadnicze dla fizyki Stonca, zreferowat w 1860 roku Leverrier w Paryskiej Akade-
mii Nauk. \

Jako pedagog A. Prazmowski zastuzyt sie w Akademii Medycznej, gdzie kie-
rowat Katedrg Fizyki Doswiadczalnej. Kiedy w 1862 r. powstata Szkota Gitéwna zaczat
wyktada¢ w niej tenze przedmiot jako profesor zwyczajny. Dziatalno$¢ jego w Szkole
Gtownej nie trwata dtugo. Prazmowski brat czynny udziat w powstaniu 1863 r.a po
jego upadku musiat emigrowaé. Na emigracji w Paryzu pracowat jako mechanik w wy-
tworni narzedzi optycznych w firmie Hartnack, ktéra p6zniej stata sie jego witasnoscig.
W 1867 r. firma wzieta udzial w Wystawie Paryskiej i otrzymata nagrode za przyrzady,
z ktérych wiekszo$¢ wykonat Prazmowski. Otrzymywat zaméwienia z najwiekszych
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obserwatoriow $wiata. W tych warunkach mogt zaja¢ sie na nowo przerwang praca nauko-
wa. Z okresu paryskiego notnjemy jeszcze okoto siedmiu prac. W szczeg6lnosci od-
kryt polaryzacje Swiatta warkoczy komet. (Niezaleznie od wtoskiego astronoma P.Sec-
chiego).

Kiedy w rokn 1870 w ParyZzn powstalo Emigracyjne Towarzystwo Nank Scistych,
A. Prazmowski byt jego cztonkiem, a od rokn 1880 prezesem. Wrokn 1882 Towa-
rzystwo zostato rozwigzane.

Mowiagc ogdélnie o sylwetce naukowej A. Prazmowskiego nalezy podkresli¢,
jak bardzo samodzielnie potrafit pracowaé. Zwracatl swe zainteresowania raczej na
eksperyment i obserwacje, niz na zagadnienia teoretyczne. Ciagle szukat i odkrywat
co$ nowego: jego publikacje sg krétkimi sprawozdaniami z oryginalnych obserwacji
i wiasnych wynalazkow.

Zwolnione miejsce w Obserwatorium Warszawskim po wyjezdzie A. Prazmow-
skiego zajat Jan Kowalczyk powotany z Krakowa.

2. JAN KOWALCZYK
F. KEPINSKI

Jan Kowalczyk wurodzit sie wr. 1833 w Rzeszotarach, gimnazjum oraz studia uni-
wersyteckie z zakresu matematyki i nauk przyrodniczych ukonczyt w Krakowie, gdzie
tez uzyskat stopien doktora filozofii w Uniwersytecie Jagiellonskim. Poczatkowo byt
zatrudniony jako asystent przy katedrze botaniki w Krakowie, ale po pewnym czasie
zwrocit sie do nauk matematycznych i astronomii. W latach 1862—65 byt adiunktem
Obserwatoriom Astronomicznego w Krakowie, po czym w 1865 przeszedt na oproznione
po Prazmowskim stanowisko starszego adiunkta Obserwatorium Astronomicznego w War-
szawie oraz docenta astronomii w Szkole Gidéwnej. Po zamknieciu jej, Kowalczyk
nadal pozostat w tym samym Obserwatorium, ktére od 1873 r. traci swa odrebno$¢ admi-
nistracyjng przez potaczenie z nowo powstatym Uniwersytetem. W 1875 r. Kowalczyk
uzyskat stopien magistra astronomii i geodezji, awansowat na starszego astronoma-ob-
serwatora i petnit swe obowigzki nawet po wystuzeniu emerytury do 1905 r. Umart
w 1911 r.

Rozlegta i wieloletnia dziatalno$¢ naukowa Kowalczyka obejmuje zaréwno
prace obserwacyjne wysokiej marki, pomimo stabych srodkéw instrumentalnych, jakimi
rozporzadzat, prace teoretyczno-obliczeniowe 2z astronomii teoretycznej i mechaniki
nieba, jak wreszcie zakrojone na duzg skale dzieta, stanowigce powazny nabytek ska-
pego nadwczas polskiego piSmiennictwa naukowego z astronomii.

Wymieni¢ tu nalezy specjalne dzieta: 0 sposobach wyznaczenia biegu ciat nie-
bieskich (uwienczone w 1883 r. nagrodg z fundacji im. M. Kopernika) i O sposobach
obliczania przeszkdd biegu ciat niebieskich (Warszawa 1901). Ich warto$¢ dydaktyczna
jest bezsprzeczna i dzi$ jeszcze, w braku nowych podrecznikéw polskich, moga byé one
wykorzystane, zwitaszcza na wstepnym szczeblu nauczania w wyzszej szkole dzieki
przystepnej formie wyktadu i licznym przyktadom liczbowym.

Z licznych prac obserwacyjnych Kowalczyka na duze uznanie zastuguja:
Observations faites au cercie miridien i VObservatoire de Varsovie (3 czes$ci, 1892,
1901 i 1902/03) i oparty na nich Catalog von 6041 Sternen zwischen 1°50 und 7°10'
siidlicher Declination filr das Aequinoctium 1880.0, hergeleitet aus den Beobachtungen
am Reichenbach- und Ertelschen Meridiankreise der k. UniversitdtsStemwarte zu
IVarschau (1904). Mniejsze prace, zawierajace obliczenia orbit planetoid i komet, jak:
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planetoidy Thisbe (88) i Hesperia (69), komety 1840 II, 1840 Ill, 1842 Il, 1845 I, 1860 IV,
1864 1, 1864 Il, 1864 IV, 1869 Il, ogtoszone zostaty w ,Astronomische Nachrichten”,
,Berliner Astronomisches Jahrbuch” i ,,Vierteljahrschrift der Astronomischen Gesell-
schaft”. Poza tym znaczng liczbe prac pomniejszych znalez¢ mozna w czasopismach
polskich, jak: ,Przyroda i Przemyst’, ,Wszech$wiat”, ,Zdrowie”, ,Biblioteka War-
szawska”, ,,Wiadomosci Matematyczne” itd.

Z okazji uroczys$cie obchodzonej w Warszawie 10(Vsetnej rocznicy urodzin naszego
wielkiego astronoma, Kowalczyk wydal dzieto Mikotaj Kopernik i jego uktad Swiata
(,Przyroda i Przemyst”, 1873).

J. Kowalczyka nalezy uwazaé¢ za jednego z odnowicieli $wietnej tradycji astro-
nomii w Polsce. Jego dziatalnos'¢ przypada na trudny okres ucisku narodowego kraju,
kiedy tak wybitni jak On uczeni polscy pozostawali w cieniu narzuconych krajowi,
nieraz problematycznej wartosci, krzewicieli nauki. Po odej$ciu J. Baranowskiego,
ktory byt nastepca zatozyciela Obserwatorium Warszawskiego, F. Arminskiego, za
dyrektoriatu Wostokowa i Krasnowa Jan Kowalczyk byt faktycznie nieoficjalnym
reprezentantem astronomii stolicy.

BIBLIOGRAFIA PRAC JANA BARANOWSKIEGO

(zebr. 1. Korzeniewska)

1. Bestimmung der Bahn des Biela’schen Kometen, zur Zeit seiner letzten Erscheinung, von
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s. 178-180.
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4. Nauka o kalendarzu podtug wyktadu... odpowiadajgca N° od 161—170 i od 556—568 w Gor-
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9. Obraz postepu nauk astronomicznych i fizycznych w XVII stuleciu (wyjatek z Il tomu
Kosmos Humboldta). R. 7:1848, t. 2, s. 199-214, 225-236, cd. t. 4, s. 225-236. (Artykuty
w ,Bibliotece Warszawskiej").

10. Tre$¢ sprawozdania uczonego Amgo o przedrukowaniu dziet Laplace’a. 1848, t. 1,
s. 317-S51. (Przektady).

11. ITyitiesienie miasta Lublina nad poziom morza Battyckiego, wyznaczone z dostrzezen
barometrycznych. 1843, t. 2, s. 208—211.

12. Potozenie geograficzne Warszawy. 1843, t. 4, s. 409—418.

13. Rzecz o magnetyzmie ziemi podtug Bessla. 1844, t. 1, s. 261—305.

14. O wptywie Ksiezyca na atmosfere ziemska. 1844, t. 1, s. 632—635.

15.0bserwacje zorzy pétnocnej czynione w Warszawie od r. 1779—1842. 1844, t. 2, s, 196—204.

16. Obserwatoria astronomiczne uwazane pod Wzgledem potozenia geograficznego i najkrotszej
odlegtosci od Warszawy. 1844, t. 2, s. 407—412.

17. Zaémienia Stonca uwazane w Warszawie. 1844,t. 3, s. 156—166.

18. Przepisy podane przez Queteleta do czynienia postrzezeii nad zjawiskami periodycznemu
1844, t. 4, s. 134-162.
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19. Oznaczenie dtugosci geograficznej Warszawy wzgladem gtéwnego obserwatorium Putkowa
wyznaczone w roku 1845 za pomocg chronometréw, pod kierunkiem O. Struvego przez J.B. 1846*
UL

20. Tres$¢ dzieta Kopernika. 1855, t. 1. Toz.: A.N. Bd. 47, nr. 1115*s. 174—176.

21. Meteorologia. Poréwnanie stanu powietrza na réznych punktach i telegrafami elektrycze
nemi przesytanych. 1858, t. 3.

22. Rozbiér wycieczki na Ksiezyc Juliana Zaborowskiego. 1859, £ 2.

23. O plamach na Storicu. 1859, t. 4.

24. Recenzja Astronomii sposobem dla kjazdego dostepnym wytozona przez J.K. Steczkow-
skiego. 1862, t. 2.

25. Recenzja krétkiej nauki o Ziemi i $wiecie W.L. Anczyca. 1862, t. 4.
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27. Observation faites au cercie meridien a VObservatolre de Varsovie 1V part, Varsovie
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czyk und Deike, A.N., Bd. 69, nr 1656.
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