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PROBLEMY RADIOWYCH WĄSKOPASMOWYCH OBSERWACJI SŁOŃCA

K A Z I M I E R Z  M.  B O R K O W S K I  

Insty tu t Astronom ii U niwersytetu im M. Kopernika (Toruń)

nPOEJlEMbi y3KOnOJIOCHbIX PAJIMOHABJIKmEHHH COJIHUA

K . M . B O P K O B C K H

C o f l e p * a H H e

KpoMe KopoTKHx 3aMeHaHHił KacaiomnxcH HCTopHH y3KononocHbix HaSniOHeHHii Conmja h opranM3a- 
UHh MełKMynapoftHoił nporpaMMM tsk h x  HccnenoBamjił CTaTbM oScyJKflaer HaSnionaTenbHbie npo6neMbi 
cymecTByiomHe b m ctpobom  unana30iie. ripeflCTaBJieno o 63o p  M H eim ft m.ipaxteiibix HccnenoBarenaMH 
o caMbix cymecTBeHHbix 3aTpyfmeHHHX b 3Toft oSnacTH. nojmepKHyio HC06x0n,HM0CTb MOKflyiiapojuioft 
KoonepauHH pjia  hx pemeraja.

PROBLEMS OF THE SINGLE-FREQUENCY SOLAR OBSERVATIONS

S u m m a r y

Besides a short historical background o f the narrow-band radio-observations o f the Sun the 
article deals w ith' observational and data reduction problems m et primarily in metric wavelenghts 
observations. Opinions o f researchers On the main troubles in this field are presented. It is con
cluded that the problem s to be solved require an international co-operation.

1. WSTĘP

Regularne radiowe obserwacje Słońca rozpoczęto ok. 30 lat temu. Początkowo prowa
dzono je na falach metrowych i mikrofalach. Zgodnie z zaleceniem URSI (z 1950 r.) 
obsadzono obserwacjami głównie pasma ^00 i 3000 MHz. Wkrótce jednak okazało się, 
że widmo dynamiczne wybuchów słonecznych jest zbyt skomplikowane, aby mogło 
być odtworzone z obserwacji na zaledwie dwóch częstościach ( T a n a k a  1973, 1975). 
Zdecydowana poprawa sytuacji nastąpiła w okresie tzw. Międzynarodowego Roku Geofi-
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zycznego (IGY, 1957/1958), kiedy uruchomiono wiele nowych obserwacji w zakresie 
częstości od 18 do 9500 MHz (W e n d e i in. 1971). Obecne służby Słońca prowadzo
ne są na częstościach sięgających do 15 GHz (pomiary integralnej gęstości strumienia) 
i 100 GHz (rejestracja zjawisk niezwykłych).

Panuje opinia ( T a n a k a  1975), że w zakresie mikrofalowym i na wyższych częstoś
ciach najważniejsze są obserwacje wąskopasmowe (single-frequency), zaś na falach d łuż
szych (dm, m i Dm) główną rolę w badaniach Słońca odgrywają obserwacje widmowe, 
a wąskopasmowe stanowią ważną bazę dla wyznaczenia ich skali natężenia promieniowa
nia.

Uzupełnieniem, o ciągle rosnącym znaczeniu, tych podstawowych obserwacji są radio
we obserwacje z wysoką rozdzielczością kątową oraz pomiary polaryzacji promieniowania 
Słońca.

Zapewnienie ciągłych obserwacji Słońca przez, całą dobę wymaga uczestnictwa wielu 
stacji na całym świecie. Koordynacją przedsięwzięć poszczególnych obserwatoriów zajmu
ją się międzynarodowe organizacje naukowe, powiązane na ogół z Międzynarodową Unią 
Astronomiczną (IAU). Zbieraniem i publikacją wyników obserwacji zajmują się Światowe 
Centra Danych (WDC), rozmieszczone po wielu krajach. Trzy z tych centrów (WDC-A 
w Boulder, WDC-B w Moskwie i WDC-C2 w Toyokawie) opracowują i publikują m. in. 
radiowe obserwacje Słońca. Każde z tych centów wydaje biuletyny zawierające wyniki 
opracowań; są to  odpowiednio: „Solar-Geophysical Data” (dalej SGD), „Solnechnye 
Dannye” i „Quarterly Bulletin on Solar Activity” (dalej QBSA). W SGD zamieszczane 
są m. in. miesięczne zbiorcze wyniki opracowań zjawisk niezwykłych (Outstanding Oc
currences), obserwacji wykonanych z dużą rozdzielczością kątową (Interferometrie 
Observations at 169 MHz i East-West Solar Scans) i obserwacji widmowych {Spectral 
Observations). W biuletynie „Solnechnye Dannye” zebrane są wyniki obserwacji wy
konanych w ZSRR i w niektórych innych krajach demokracji ludowej, zwłaszcza te, 
które nie są zamieszczane w SGD lub QBSA. Wyniki obserwacji radiowych publiko
wane w QBSA obejmują średnie dzienne gęstości strumienia promieniowania Słońca 
(Flux Density), podsumowanie najważniejszych zjawisk niezwykłych (Distinctive Events) 
i obszarów aktywnych (w postaci wykresów: Active Regions i Emissive Regions at 169 
and 408 MHz). Warto dodać, że do września 1970 r. w QBSA obok średnich strumieni 
podawano wartości wskaźnika zmienności ( Variability). Od tego czasu zmienność nie jest 
uwzględniana w żadnym międzynarodowym biuletynie; mimo to zachęca się obserwato
rów do podawania tego parametru w comiesięcznych raportach ( T a n a k a  1975).

2. PROBLEMY WĄSKOPASMOWYCH SŁUŻB SŁOŃCA

Na Zgromadzeniu Ogólnym URSI w Monachium w 1966 r„ wskazano na rozbieżności, 
sięgające nawet 30%, w kalibracjach bezwzględnych mikrofalowych pomiarów strumienia 
promieniowania Słońca wykonywanych w różnych stacjach. W celu rozwiązania tego pro
blemu utworzono wówczas grupę roboczą pod kierownictwem prof. H. T a n a k i, która 
zakończyła swą owocną pracę w 1972 r., przedstawiając wyniki na Zgromadzeniu Ogólnym 
URSI w Warszawie (T a n a k a i in. 1973). Najważniejszym rezultatem tego przedsięwzię
cia jest wypracowanie miarodajnych metod kalibracji bezwzględnych w zakresie mikro
falowym, pozwalających na powszechne osiąganie dokładności pomiarów strumienia nie 
gorszej niż kilka procent.
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Podkreśla się wciąż jednak, że na częstościach wyższych niż 500 MHz ciągle jesz
cze jest za m ało stacji obserwacyjnych. Doświadczenie każe wymagać przynajmniej 
trzech obserwacji na każdej częstości i w tym samym okresie (!), aby przez długi czas 
można było  utrzymywać wyniki pomiarów strumienia (szczególnie strumienia wybuchów) 
na tym samym poziomie dokładności. Zauważa się też, że wielka ilość danych, które 
trzeba redukować przy obserwacjach ciągłych, jest powodem zaniku zainteresowania tego 
typu obserwacjami. Rozwiązanie problemu widzi się we wzroście automatyzacji obserwa
cji i redukcji danych.

Chociaż kalibracje strumieni dziennych udało się znacznie poprawić, to jednak wciąż 
istnieją zbyt duże rozbieżności w pomiarach strumieni wybuchów (z czynnikiem dwa 
lub nawet trzy). Przyczyn upatruje się w różnicach w stałych czasowych integracji mie
rzonego sygnału bądź — i nie jest wykluczone, że tu  kryje się główne źródło  rozbieżnoś
c i  — w niedostatecznie znanej charakterystyce odbiorników ( T a n a k a  1973).

Przechodząc do omówienia trudności występujących w zakresie dłuższych fal, poniżej 
częstości 1 GHz, należałoby powtórzyć (za każdym razem z większym naciskiem) 
wszystkie uwagi dotyczące zagadnień obserwacyjnych z zakresu mikrofalowego. Spotyka 
się tutaj ponadto kilka problemów charakterystycznych tylko dla fal dłuższych. Od wie
lu lat nie by ło  prób całościowego rozwiązania zaległych już teraz problemów. Są pod
stawy, by sądzić, że wynika to z realnych trudności. Przekonanie takie wyraża również 
sam prof. T a n a k a  (informacja osobista) — człowiek, który by ł motorem postępu 
w obserwacjach Słońca w zakresie mikrofalowym. Jego zachęta ośmieliła mnie do pod
jęcia międzynarodowej akcji rozpoznawczej, która, miała być tylko pierwszym krokiem 
w kierunku rozwiązania istniejących problemów.

Już wstępne rozeznanie pozwala wskazać na kilka istotnych źródeł trudności wystę
pujących w zakresie fal metrowych i sąsiadujących z nimi:

brak zadowalających'metod kalibracji systemów antenowych;
— niejednorodność t ła  galaktycznego, na którym  obserwuje się Słońce;
— duża szerokość charakterystyk promieniowania m ałych anten i związane z tym od

bicia promieniowania Słońca od ziemi;
— zakłócenia wywołaije działalnością człowieka;
— duża dynamika wybuchów słonecznych, na tle stosunkowo małego strumienia pro

mieniowania ciągłego;
— subiektywność w opracowywaniu pomiarów.
Bezwzględna kalibracja strumienia jest niezadowalająca. Użycie radioźródeł Cas A lub 

Cyg A jako wzorców strumienia dla północnej półkuli jest związane ze zmianą kąta 
podniesienia anten na czas kalibracji, a to może wprowadzać' dodatkowe b łędy . Ponadto 
strumień promieniowania Cas A spada wiekowo, a współczynnik tego spadku nie jest 
wystarczająco dobrze znany, szczególnie na falach dłuższych. To samo odnosi się do za
leżności tego współczynnika od częstości. Być może, że na wzorce kalibracyjne lepiej 
nadawałyby się źródła  Vir A i Tau A, które leżą bliżej płaszczyzny ekliptyki, a ich 
strumienie nie wykazują Znaczących zmian w czasie. Wadą takich wzorców jest ictt ma
ły  strumień (ok. 10 razy mniejszy niż strumień Cas A lub Cyg A).

Pewne rozwiązania systemów odbiorczych pozwalają mierzyć niektóre parametry pro
mieniowania Słońca z zadowalającą dokładnością dzięki zastosowaniu specjalnych technik. 
Tak np. można pozbyć się problemu tła  galaktycznego przez użycie technik interferome
trycznych. Problem dużej dynamiki można próbować rozwiązać za pomocą automatycz
nie włączanych tłum ików lub wprowadzenie dostatecznie szybkiej automatycznej regulacji
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wzmocnienia (ARW). Jednakże ARW, jako nieliniowa, wprowadza duże błędy i wymaga 
niewygodnych źródeł kalibracyjnych. Zawężenie wstęgi odbieranych częstości w sekcji 
w. cz. odbiornika pozwala niekiedy wyeliminować zakłócenia, ale z drugiej strony powo
duje to zmniejszenie czułości systemu odbiorczego.

Od czasu do czasu spotyka się sugestie o standaryzacji (ujednoliceniu) parametrów 
systemów odbiorczych w celu uniknięcia niejednorodności wyników pomiarów. Wydaje 
się, że przede wszystkim należałoby rozpatrzyć możliwość ustalenia stałych czasowych 
integracji sygnału i szybkości przesuwu taśmy rejestrogramu (lub częstotliwości próbko
wania), gdyż te parametry silnie wpływają na kształt zapisanego zjawiska i zmierzony 
strumień w momencie maksimum oraz na czasową zdolność rozdzielczą zapisu.

Wreszcie wielce pożądane są usprawnienia w przetwarzaniu danych obserwacyjnych, 
gdyż obserwatorzy nie są zainteresowani w opracowywaniu wielkiej ilości zapisów. .

Wymienione wyżej argumenty, zebrane w formie memorandum, zostały przedstawione 
grupie badaczy reprezentujących różne obserwatoria. W wyniku tej akcji otrzymałem 
kilkanaście przesyłek zawierających wiele wartościowych opinii i informacji. Na ich pod
stawie sporządziłem raport ( B o r k o w s k i  1977), który został rozesłany drogą od
wrotną do ok. 30 obserwatoriów lub osób indywidualnych. W następnych punktach 
tego artykułu przedstawię streszczenie owego raportu z niewielkimi zmianami. W stosun
ku l do wersji oryginalnej zabraknie tutaj działu traktującego o aktualnie używanych in
strumentach w poszczególnych obserwatoriach. Inne zmiany wynikają bądź to z błędów, 
jakie popełniłem przy interpretacji niektórych komentarzy, bądź z uzyskania dodatkowych 
informacji od zainteresowanych badaczy, którzy zapoznali się z raportem. Dołączyłem 
także kilka dopiero teraz aktualnych uwag oraz odnośników. '

3. KALIBRACJE BEZWZGLĘDNE

Okazuje się, że moja propozycja zastąpienia Cas A i Cyg A innymi źródłami była 
nie najszczęśliwsza. Czułość wielu instrumentów jest za mała do obserwacji nawet tych 
dwóch najsilniejszych źródeł (Z 1 o b e c 1976), a niewielki wiekowy spadek strumienia Cas 
A nie wydaje się wystarczająco mocnym argumentem na to, by używać jesZcze słabszych 
źródeł porównanja ( S l o t t j e  1976). Z zebranego materiału (A b r a m i 1969; K h a  ra 
d z e  1976J K 1 a a s s e n 1976; B o r k o w s k i  1977) wynika wyraźnie, że rozbieżności 
w wyznaczeniach strumieni mają swe źródło także w przyjęciach skal. Bezwzględne ska
le strumienia są zwykle adoptowane z literatury, a w literaturze można znaleźć całkiem 
pokaźny zestaw skal różniących się od siebie (np. B o r k o w s k i  1975).

Powierzchnię skuteczną anten na częstościach 80 i 160 MHz w Culgoorze (Australia) 
wyznacza się przez obserwację radioźródeł o znanych strumieniach (Vir A, Tau A i in.). 
Dla kontroli stabilności tej powierzchni przeprowadza się tam codzienne pomiary impe- 
dancji anten ( N e l s o n  1976).

W Hiraiso (Japonia; częstości obserwacji 100,5, 200 i 500 MHz) anteny mają zbyt ma
łe wzmocnienie na to, by można było skalibtować je za pomocą radioźródeł Cas A 
lub Cyg A. Używa się zatem dodatkowej anteny o wzmocnieniu znanym z innych po
miarów. Na czas kalibracji obie anteny s4 podłączane do dwu wejść odbiornika (nor
malnie używanych do pomiaru obu składowych polaryzacji kołowej sygnału — dop. mój).



Radiowe obserwacje Słońca 179

W takim układzie obserwuje się dostatecznie silne źródło  (np. Słońce spokojne, a gdy 
to nie wystarcza, to wykorzystuje się wybuchy słoneczne), skąd można wyznaczyć 
względne powierzchnie skuteczne obu anten ( Y a m a s h i t a  1976).Podobna metoda sto
sowana jest w Toyokawie (Japonia) na częstości 1000 MHz, gdzie w charakterze anteny 
porównawczej używa się dużej anteny tubowej ( T a n a k a  1976).

W Bordeaux (Francja; 930 MHz) nawiązania do skali bezwzględnej wykonuje się co 
tydzień za pomocą źródeł termicznych o znanym poziomie szumów ( P o u m e y r o l  
1976).

W opinii K h a r a d z e  i współpracowników (Abastumani, ZSRR) w celu poprawienia 
zgodności wyników uzyskiwanych w różnych obserwatoriach byłoby pożyteczne zorgani
zowanie wyznaczeń bezwzględnego strumienia promieniowania Słońca co jakiś czas 
w wielu stacjach jednocześnie. Pozwoliłoby to  wybrać najdokładniejsze wyniki i zapro
ponować innym stacjom nawiązanie swoich pomiarów do takich wyznaczeń. W ten spo
sób można wyeliminować czynniki instrumentalne różniące wyznaczenie strumienia w 
poszczególnych obserwatoriach.

Zasugerowałem uzgodnienie wspólnej skali strumienia podsuwając, aby za wzorcowe 
uznać wyznaczenia D e n  t a  i in„ (1974). Obecnie sugestia ta stała się nieaktualna, po
nieważ nieco później pojawiła się nowa skala oparta na lepszych wyznaczeniach strumie
ni radioźródeł kalibracyjnych (B a a r s i in. 1977).

4. TŁO GALAKTYCZNE

Gęstość strumienia promieniowania Galaktyki jest zależna od kierunku na sferze nie
bieskiej. W ciągu roku Słońce jest obserwowane codziennie na innym kierunku, a zatem 
także na innym tle. Ponieważ promieniowanie Słońca spokojnego ma taki sam charakter 
(szumy gaussowskie), jak promieniowanie Galaktyki, pojawia się trudność przy rozdziela
niu przyczynków od tych dwóch źródeł.

W wielu obserwatoriach ( N e l s o n  1976; K l a a s s e n  1976; Z l o b e c  1976) pomia
ry promieniowania Słońca wykonuje się przez odjęcie od strumienia Słońca zmierzone
go wraz z tłem  strumienia t ła  galaktycznego, wyznaczonego wcześniej na tym samym 
kierunku. Jednym z warunków powodzenia tej metody jest utrzymanie przez długi czas 
stałej powierzchni skutecznej systemu antenowego. Zdaniem Y a m a s h i t y  metoda ta 
nie jest zadowalająca. Podobną opinię wyraża też S l o t t j e ,  który uWaża, że problem 
wymaga użycia techniki interferometrycznej (promieniowanie Galaktyki, jako źródła bar
dzo rozciągłego, nie podlega interferencji). Rzeczywiście, w Toruniu (obserwacje interfe
rometryczne na częstości 127 MHz) problem ten praktycznie nie istnieje.

5. ODBICIA PROMIENIOWANIA SŁOŃCA

Promieniowanie Słońca odbite od ziemi, powierzchni morza lub innych przedmiotów 
otoczenia anten sprawia k łopo ty  w wielu stacjach. Zwykle są to  zakłócenia odbioru wy
stępujące do kilku godzin po wschodzie i przed zachodem Słońca ( D o d g e  1973; 
K l a a s s e n  1976; S v e e n  1976; Y a m a s h i t a  1976; B e n z 1977; B o r k o w s k i
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1977)1 Y a m a s h i t a  uważa, że odbicia tego typu można skutecznie zwalczać przez 
zastosowanie specjalnych osłon, zamontowanych bądź na samych antenach, bądź na 
ziemi w pobliżu anten.

Problem odbić chyba w najostrzejszej postaci występuje w Toruniu, gdzie w okresie 
zimy strumień promieniowania Słońca mierzony w obecności odbić może kilkakrotnie 
przewyższać strumień samego Słońca. Zaobserwowano tam roczną powtarzalność tego 
zjawiska, co pozwala mieć nadzieję na korektę wcześniej wykonanych pomiarów (B o r- 
k o w s k i  1977; por. też B o r k o w s k i  1979).

6. ZAKŁÓCENIA

Na falach metrowych występują zakłócenia naturalne (zjawiska atmosferyczne) i wy
wołane przez działalność człowieka (środki komunikacji i łączności oraz działalność 
przemysłu). Niekiedy możliwa jest „ucieczka” od zakłóceń poprzez właściwy wybór 
pasma odbieranych częstości. Nie jest to jednak żadne rozwiązanie problemu. Wśród na
desłanych opinii nie było też żadnych propozycji, które można by nazwać rozwiązania
mi, znajdowało się natomiast szereg interesujących uwag na temat sposobów identyfika
cji zjawisk pochodzenia słonecznego wśród zakłóceń.

W Hiraiso, w celu odróżnienia zjawisk od zakłóceń, przede wszystkim porównuje się 
wyniki obserwacji wykonanych na różnych częstościach (nie wyłączając obserwacji jo- 
nosferycznych). Brak koincydencji sugeruje obecność zakłócenia. Rozstrzygnięcia szuka 
się tam także w analizie pomiarów polaryzacji kołowej, gdyż zakłócenia różnią się w 
tym względzie wyraźnie od zjawisk słonecznych ( Y a m a s h i t a  1974).

Z l o b e c  (1975) zauważa, że zakłócenia łatwo jest rozpoznać na zapisach wykona
nych z dużą rozdzielczością czasową.

R a f  f  a e 11 i (1975) przedstawił system odbiorczy na częstość 408 MHz (San Miguel, 
Argentyna) zawierający dwie anteny, z których jedna jest bezkierunkowa. Wejście od
biornika tego systemu przełącza się pomiędzy obiema antenami z częstością 1 kHz, a 
na wyjściu jest zapisywana suma i różnica sygnałów z obu anten. Istnieje tylko niewiel
kie prawdopodobieństwo, że zapis zakłócenia uzyskany z obu kanałów będzie miał taki 
sam kształt.

Odróżnienie zjawiska słonecznego o d , zakłócenia może być zrealizowane za pomocą 
rozwiązania elektronicznego, zwanego dyskryminatorem szumów. Jest to kombinacja 
dwóch układów RC o różnych stałych czasowych. Odpowiedź tych układów na pobu
dzenie sygnałehi detektora jest różna, ale stosunek napięć wyjściowych będzie stały, 
jeżeli sygnał wejściowy jest typu szumowego. Zmiany owego stosunku napięć można 
zatem wykorzystać jako wskaźnik obecności zakłóceń ( Y a m a s h i t a  1974).

Cechą zakłóceń występujących w obserwacjach interferometrycznych jest brak modulacji 
charakterystycznej dla źródeł kosmicznych. Pozwala to odróżniać bez trudu np. burzę 
szumową pochodzenia słonecznego od zakłóceń wywołanych przez burze atmosferyczne.

Wspomnieć wypada, że w charakterze detektora zakłóceń może być użyty podsłuch 
sygnału podetekcyjnego. Ten sposób, chociaż stosunkowo pewny, nie nadaje się jednak 
do obserwacji ciągłych.
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7. DYNAMIKA ODBIORNIKÓW

Zapewnienie dynamiki (rozumianej tutaj jako stosunek mocy największego mierzalnego 
sygnału do czułości) systemu odbiorczego, obejmującej z nadwyżką dynamikę promienio
wania Słońca na falach metrowych (więcej niż 60 dB), nie jest sprawą prostą.

W Culgoorze w celu zapewnienia właściwej dynamiki odbiornika, zastosowano wzma
cniacze logarytmiczne, których wzmocnienie maleje ze wzrostem mocy sygnału. To male
nie wzmocnienia rozpoczyna się od poziomu 7 dB powyżej sygnału odbieranego w wa
runkach spokojnego Słońca ( N e l s o n  1976).

W Bordeaux odbiornik jest liniowy, a sygnał wyjściowy po osiągnięciu krańca skali 
napięcia wyjściowego jest dzielony kolejno przez 4, 16 lub 64 ( P o u m e y r o l  1976).

W systemie odbiorczym na 200 MHz w Hiraiso sygnał wejściowy jest rozdzielany na dwa ka
nały o różnych wzmocnieniach, każdy o dynamice ok. 30 dB, co pozwala rejestrować 
osobno promieniowanie Słońca spokojnego i Słońca aktywnego. W tejże stacji dla obser
wacji na częstości 500 MHz zbudowano niedawno odbiornik, w którym napięcie wyjścio
we detektora utrzymuje się w ściśle określonym zakresie za pomocą tłumików włącza
nych automatycznie w stopnie w.cz. Na wejście odbiornika podawane są sygnały mierzo
ne oraz dwa sygnały kalibracyjne. Napięcie wyjściowe jest przetwarzane do postaci cy
frowej i, wraz z informacjami o stanie tłumika i pozycji przełącznika wejściowego, do
prowadzane do 12-bitowego mikroprocesora współpracującego z pamięciami o pojemnoś
ciach 3000 (ROM — Read-Only Memory) i 1000 słów (RAM — Random-Access Memory). 
Po przetworzeniu doprowadzonych sygnałów w mikroprocesorze i przetwornikach cyfro
wo-analogowych na wyjściu można zapisywać (w postaci cyfrowej i analogowej) całkowitą 
moc sygnału i jej logarytm oraz stosunek (R -  L)I(R + L ), gdzie R  i L są prawo- 
i lewoskrętnymi składowymi polaryzacji mierzonego sygnału ( Y a m a s h i t a  1976).

Dyskusję dynamiki toruńskiego odbiornika przedstawiłem w swej pracy doktorskiej 
( B o r k o w s k i  1979).

8. STANDARYZACJA

Panuje przekonanie, że piękny cel ujednolicenia parametrów systemów odbiorczych 
jest w praktyce trudny do zrealizowania ze względu na ograniczone możliwości poszcze
gólnych obserwatoriów. Nie było też żadnych, sugestii, jakie wartości stałej czasowej in
tegracji sygnału czy rozdzielczości czasowej zapisów należałoby zalecać. Opierając się na 
nadesłanych informacjach o parametrach istniejących instrumentów, można zasugerować 
stałą czasową rzędu 1 s i zapis z prędkością przesuwu taśmy 20 cm/h. Trzeba jednak 
pamiętać, że są wybuchy słoneczne o czasie trwania rzędu 0,1 s. Powyższe wartości 
parametrów są, oczywiście, niezadowalające do analiz takich zjawisk.

9. REDUKCJA DANYCH

S l o t t j e  (1976) zwraca uwagę na dużą czasochłonność opracowywania obserwacji 
wąskopasmowych, często z miernymi rezultatami końcowymi. Subiektywizm opracowania 
widzi on głównie w tym, że opracowujący musi brać pod uwagę szerokopasmowe obser-
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wacje widmowe i podejmować decyzję o realności zjawiska opierając się na nie zawsze 
wiarogodnych zapisach.

K l a a s s e n  (1976, 1977) zauważa, że klasyfikacja wybuchów (np. T a n a k a  1975). 
ciągle bardzo zależy od indywidualności opracowującego. Jego zdaniem pożyteczna była
by instrukcja, w której zilustrowano by po kilka przykładowych profili każdego typu 
zjawiska z uwzględnieniem różnych częstości.

Tenże badacz dostrzega niepoprawność w notacji gęstości strumienia, która obecnie 
jest niezgodna z dokładnością pomiarów, np. jeżeli z pomiarów wykonanych z dokład
nością 10% wynika gęstość strumienia 1445,3 su, to  należałoby publikować ją w posta
ci 1400 albo 14E2.

Chciałbym dodać, że w przypadku publikacji (QBSA) wyników pomiarów strumienia 
spokojnego Słońca na częstościach rzędu 100 MHz sytuacja jest akurat odwrotna. Wyni
ki są zaokrąglane do przesady (do całkowitych jednostek strumienia). Rozsądny wydaje 
się postulat, że wyniki pomiaru zarówno składowej wybuchowej, jak i promieniowania 
ciągłego powinny być publikowane zawsze z dokładnością do dwóch cyfr znaczących.

Ostatnim z poruszanych problemów była  sprawa wskaźnika zmienności, przy przed
stawianiu której pow ołałem  się na swoją pracę ( B o r k o w s k i  1976).

10. UWAGI KOŃCOWE

Przy analizie wybuchów typu IV powstają trudności z powodu niedostatecznie gęste
go pokrycia całego zakresu częstości obserwacjami wąskopasmowymi ( S l o t t j e  1976).

Niedawno ukazała się praca G o r g o l e w s k i e g o  (1977), w której przedstawiono 
kilka idei na temat, jak powinien być skonstruowany i usytuowany instrument do cią
głych obserwacji Słońca na falach metrowych. Oto krótkie ich podsumowanie. Powinien 
to być interferometr o bazie 10 X, z antenami składającymi się z prostych dipoli 
umieszczonych nad reflektorem o wymiarach 1 x  8 X, usytuowany w miejscu, w ,którym  
cały południowy horyzont zajmuje duży las. W urządzeniach odbiorczych powinny być 
wykorzystane najnowsze osiągnięcia technik stosowanych przy syntezie apertury, za
pewniające możliwość pomiaru obu składowych przestrzennej charakterystyki interfero
metru („sinus” i „cosinus” ). Odbiornik powinien mieć dynamikę większą niż 60 dB.
Do walki z zakłóceniami proponuje on specjalne elektroniczne eliminatory i systemy 
wielokanałowe.

Wracając do wcześniej omówionych problemów obserwacyjnych na falach metrowych, 
należy stwierdzić, że najpoważniejszą i najbardziej nie cierpiącą zwłoki trudnością jest 
zagadnienie kalibracji bezwzględnej, które łączy się z całym wachlarzem innych trudnoś
ci. Niektóre z omówionych problemów mogłyby być stosunkowo łatwo rozwiązane po
przez ściślejszą kooperację międzynarodową. Wszystkie jednak wymagają działania czyn
ników oficjalnych, takich jak grupa robocza zorganizowana przy URSI, CESRA albo 
IAU. W moim przekonaniu materiał, który przedstawiłem w tej pracy, powinien być wy
starczającym argumentem do powołania takiej grupy roboczej.
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GLOBULAR CLUSTERS 

S u m jn a r y

A review o f  basic data on globular clusters is given w ith particular a tten tion  to  their chemical 
composition.

1. WSTĘP

Gromady kuliste stanowią najliczniejszą klasę układów gwiazdowych, towarzyszących 
galaktykom. Ich rola w procesach dynamicznej i chemicznej ewolucji galaktyk nie jest 
dotychczas jasna: czy powstały one podczas kolapsu protogalaktyk w ich obrębie, czy 
niezależnie od tych ostatnich jako samodzielne, elementarne układy gwiazdowe, które, 
być może, utw orzyły przez koalescencję galaktyki, albo zostały przechwycone przez 
już istniejące galaktyki — nie wiemy. Obserwujemy gromady kuliste w okół naszej i in
nych galaktyk w ich sferoidalnym halo w ilościach od kilku do kilku tysięcy.

Referat przedstawiony na XIX Zjeździe PTA, Warszawa, wrzesień 1979 r.

[185]
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2. ROZMIESZCZENIE 1 RUCHY

Układ gromad kulistych naszej Galaktyki jest skoncentrowany ku jej środkowi, gęstość 
przestrzenna maleje w przybliżeniu wg czwartej potęgi odległości od osi. Znamy w oto
czeniu naszej Galaktyki ponad 100 (128 w 1979 r.) gromad kulistych, ogólną ich liczbę 
szacują różni autorzy na 200-500. Umownie za „nasze” gromady uważamy te, które się 
znajdują w promieniu 30-40  kpc od środka Galaktyki, dalsze -  być może -  nie są 
trwale związane z naszą Galaktyką i stanowią gromady międzygalaktyczne*. Poza naszą 
Galaktyką najpełniej można obserwować gromady kuliste w obrębie Układu Lokalnego, 
liczącego obecnie 29 znanych galaktyk różnego kalibru z dwiema galaktykami-olbrzymami 
-  naszą i galaktyką Andromedy na czele. Wokół Obłoków Magellana wykryto stosunko
wo dużo gromad kulistych, natomiast znana jest inna galaktyka nieregularna podobnego 
typu, IC 1613, mająca bardzo mało gromad. Galaktyka Andromedy prowadzi orszak 
300—400 gromad kulistych. Przypuszcza się, że przechwyciła ona gromady kuliste galak
tyki M 32 oraz znaczną część jej materii. Przemawia za tym fakt, że galaktyka M 32 
ma zbyt wielką zawartość ciężkich pierwiastków w stosunku do jej masy (istnieje korela
cja zawartości ciężkich pierwiastków Z  z masą M  galaktyki: Z  ~  \JM). Wśród olbrzymich 
galaktyk eliptycznych występuje również duże zróżnicowanie ilości towarzyszących gromad 
kulistych: tak np„ galaktyka NGC 5128 ma mało gromad, natomiast galaktyka M 87 po
siada ich ok„ 4500! Wiąże się to zapewne z otoczeniem: NGC 5128 jest galaktyką pola, 
M 87 jest centralną galaktyką gromady galaktyk Virgo. Karłowate sferoidy mają od zera 
do 10 gromad kulistych.

Gromady kuliste poruszają się w polu grawitacyjnym macierzystych galaktyk po silnie 
ekscentrycznych orbitach, o ile można wnosić z samych tylko prędkości radialnych gro
mad, nie znamy bowiem ich prędkości transwersalnych. Jako całość układ gromad ku
listych naszej Galaktyki obraca się wokół jej osi z prędkością 110 ± 10 km/s w odle
głości ok. 9 kpc od osi Galaktyki, dalej — prawdopodobnie wolniej.

Analizując prędkości radialne gromad kulistych leżących w kierunku środka Galaktyki, 
C l u b e  i W a t s o n  (1979) stwierdzili, że gromady leżące przed środkiem Galaktyki mają 
ujemne prędkości radialne, a położone poza centrum Galaktyki — prędkości radialne dodat
nie. Podobne zjawisko dostrzeżono u gwiazd typu RR Lyrae. Jeżeli ten wynik nie jest 
przypadkowy, oznaczałby on, że układ gromad kulistych nie jest układem stacjonarnym, 
lecz ekspanduje z prędkością ok. 60 km/s. Nie jest to zgodne z rozpowszechnionym do
tychczas poglądem, że ruchy gromad kulistych odzwierciedlają pierwotny kolaps Galakty
ki. Być może, ekspansja jest wynikiem wybuchów jądra Galaktyki.

3. ROZMIARY I STRUKTURA

Poszczególne gromady kuliste zawierają 105 —106 gwiazd, rozmieszczonych w sferoidal- 
nej lub sferycznej objętości o średnicach 6—70 pc z silniejszą lub słabszą koncentracją 
ku środkowi gromady. Stopień koncentracji bywa określany wg 12 stopniowej skali 
Shapleya, przy czym I oznacza najsilniejszą koncentrację. Obecnie używa się do tego ce
lu parametru c, zaproponowanego przez Kinga:

*Wykryto ostatnio na zdjęciach wykonanych teleskopem Schmidta (UK) w Australii gromadę mię- 
dzygalaktyczną o średnicy 300 pc odległą o 300 kpc.
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c = log ------ = log — , ( i :
A*ce n tr a l c

opartego na przyjętym przez tego autora rozkładzie jasności powierzchniowej, lub gęstoś
ci powierzchniowej gwiazd a (r) z odległością od środka gromady r :

o{r) = -  q(0), + a(tła) (2)
1 + r/rl

r -*■rp gdy a (r) -> a (tła). Wzór ten dość dobrze odtwarza rozkład jasności powierzchniowej 
gromad kulistych. Jeśli chodzi o rozkład gwiazd o różnych masach, obserwuje się silniej
szą koncentrację gwiazd masywnych niż gwiazd o małych masach w zgodzie z teorią 
dynamicznej relaksacji układów gwiazdowych, przewidującą dla gromad gwiezdnych czasy 
relaksacji porównywalne z ich wiekiem (ok. 107 lat dla gromad otwartych i ok. 109 
dla gromad kulistych).

W kolejności mas i rozmiarów gromady kuliste lokują się pomiędzy gromadami otwar
tymi a karłowatymi galaktykami eliptycznymi (karłowatymi sferoidami), jakich znamy 
ok„ 20 w Układzie Lokalnym. Najczęstsza jasność absolutna tych ostatnich (—10m) 
przewyższa o parę wielkości gwiazdowych najczęstszą jasność absolutną gromad kulis
tych, —8m, jednakże zakresy jasności absolutnych (integralnych) tych dwóch klas obiek
tów zachodzą na siebie, jak to ilustruje rys. 1. Nie oznacża to, że największe gromady

'  .  . : I

Gr. kul. S

R ys. 1. Zakresy integralnych jasności absolutnych gromad kulistych i galaktyk

kuliste nie różnią się od najmniejszych galaktyk eliptycznych, te ostatnie bowiem mają 
średnice większe o rząd wielkości i znacznie mniejszą koncentrację niż gromady kuliste. 
Tak np. najsłabsza, niedawno odkryta w Układzie Lokalnym galaktyka eliptyczna LGS 
3 ma masę ok. 15 x 106 MQ i średnicę ok. 500 pc, podczas gdy jedna z większych 
gromad kulistych co Centauri ma średnicę 52 pc przy masie ponad 106 MQ. W tab. 1 
są zestawione zakresy cech morfologicznych gromad kulistych, zaczerpnięte głównie 
z katalogu P h i l  i pa,  C u l l e n a  i W h i t e ’a (1976). Wiele danych zawiera książka 
K u k a r k i n a  (1974), poświęcona gromadom kulistym, jak też jego artykuł wspólny 
z K i r e y e y ą  ( K u k a r k i n  i K i r e y e v a  1979). Nowych informacji należy oczekiwać 
od Sympozjum MUA nr 85, poświęconegd gromadom gwiazd, sprawozdanie z którego 
powinno się ukazać w 1980 r., oraz z artykułu A 1 c a i n o o danych morfologicznych 
gromad kulistych, zapowiedzianego na tenże rok W „Vistas in Astronomy” .
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T a b e l a  1

Cechy morfologiczne i fizyczne gromad kulistych Galaktyki

Odległości od Słońca, r 2 - 7 6  kpc
Odległości od centrum Galaktyki, R 2 -  108 kpc
Odległości od płaszczyzny Galaktyki, z 0 - 9 1  kpc
Prędkości radialne, V 0. -  493 km/s
Prędkość rotacji układu gromad kulistych przy R = 9 kpc,

Vrot
110 km/s 
105 -  106 MeMasy, M

Średnice, D 6 -  72 pc
Koncentracje, c = log(rf/rc) 0,7 -  2,5

Jasności absolutne integralne, My -4™ 6 -  - 1 0 ” 2
Typy widmowe integralne, Sp F2 -  G5

Wiek, t 2 x 109 -  2 x 1010 lat

Skład chemiczny, j j ^ ] =  log -  log 0 , 0 ----- 2,4

4. WYKRESY H -R , WIEK I SKŁAD CHEMICZNY

Gromady kuliste są uważane za obiekty skrajnej II populacji nie tylko ze względu 
na ich rozmieszczenie i ruchy — należą wszak do halo Galaktyki — ale też ze względu 
na wiek i skład chemiczny, przejawiające się w ich wykresach Hertzsprunga-Russella 
(H—R), lub w znacznie łatwiejszych do uzyskania wykresach barwa-jasność (c—m), np.
(B -  V) , VQ — poprawionych na efekty ekstynkcji międzygwiazdowej. Posiadamy takie 
wykresy dla większości gromad kulistych Galaktyki. Obejmują one z reguły tylko górną 
część wykresu H -R , sięgając w najlepszych wypadkach, tzn. dla najbliższych gromad 
3 -4 m poniżej punktu zwrotu (turn-off-point, t.o.p.), mającego kluczowe znaczenie dla 
określenia wieku gromady. Jedną z najbogatszych kolekcji wykresów c—m, opartą na 
zebranych z literatury pomiarach fotometrycznych 37 000 gwiazd w 65 gromadach 
kulistych, zawiera cytowana już praca P h i l i p  a i in. (1976).

Jednym z największych sukcesów teorii budowy i ewolucji gwiazd i jednym z jej 
filarów było uzyskanie pełnej niemal interpretacji wykresów H—R dla gromad otwartych 
i kulistych w ramach tej teorii. Jeśli chodzi o gromady kuliste, fundamentalne znacze
nie miała praca H o y 1 e’a i S c h w a r z s c h i 1 d a(l955)? wyznaczająca tory ewolucyjne 
gwiazd II populacji. W tej i w wielu dalszych pracach, do których istotny wkład wnieśli 
również astrofizycy polscy ( P a c z y ń s k i ,  S m a k  i ich współpracownicy), zdołano zbu
dować teoretyczne wykresy H—R dla gromad o różnym wieku i składzie chemicznym.
Jak wiadomo, gromady otwarte i kuliste reprezentują różne zakresy tych parametrów 
i niewiele jest gromad, które można uważać za typy pośrednie: należą do nich: M 67, 
NGC 188, NGC 2158 i in. Nazywamy je starymi gromadami otwartymi, ale nie jest wy
kluczone, że są to pozostałości po gromadach kulistych, odartych z zewnętrznych, uboż
szych w metale gwiazd.

Porównując teoretyczne wykresy H—R z obserwowanymi zakładano, że wszystkie
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gwiazdy danej gromady powstały jednocześnie z jednorodnej chemicznie materii. Oba te 
założenia zostały w ostatnich latach zakwestionowane. Porównując obserwowane wykresy 
H—R gromad kulistych z izochronami obliczonymi dla różnych zawartości helu Y i ciężkich 
pierwiastków Z, wyzaczono najbardziej prawdopodobne wartości wieku oraz Y  i Z dla tych 
gromad. Dla ilustracji na rys. 2 podany jest wykres H -R  dla trzech gromad kulistych oraz

Rys. 2. a) Wykresy c -m  dla trzech gromad kulistycn o różnej zawartości (Fe/H] : 47 Tuc ( -0 ,4 ) ,
M5 ( -1 ,0 ) ,  M92 ( -2 ,2 ) ;  b) Teoretyczne wykresy c -m  dla trzech gromad kulistych o różnej zawar

tości [Fe/H] (wg P h i l i p  a i in. 1976)

wykresy izochron dla różnych wartości [Fe/H], Łatwo się można zorientować, że dopasowanie 
obserwowanego wykresu do izochrony o trzech parametrach nie jest zadaniem jednoznacznym, 
a trzeba dodać, że mogą istnieć jeszcze inne parametry mające wpływ na kształt izochron, 
jak procesy konwekcji lub semikonwekcji działające we wnętrzach gwiazd i inne. Czu
łym wskaźnikiem wieku, masy, składu chemicznego gwiazd gromady są gwiazdy typu 
RR Lyrae; ich liczebność, okresy, położenie na wykresie H -R  są różne u różnych 
gromad. Chociaż teoria gałęzi horyzontalnej wykresu H -R , bardzo finezyjna obecnie 
(p. Ib  en  1971) tłumaczy dość przekonywująco istnienie tych różnic, nie jest jeszcze 
tak dobrze, aby wszystkie osobliwości obserwowanych wykresów H—R gromad kulistych 
były całkowicie wyjaśnione. Przybliżone wartości wieku i składu chemicznego uzyskane 
z wykresów H -R gromad kulistych wskazują, że są to układy stare, trwające od 2 x  109 
do 2 x 1010 lat i ubogie w ciężkie pierwiastki. Zawartość helu i ciężkich pierwiastków 
zawiera się w granicach: 0,1 <  Y <  0,4, 0,001 <  Z <  0,003.

Jeśli chodzi o gromady kuliste należące do innych galaktyk, można dostrzec wśród znacz
nej rozpiętości wykresów H -R  pewne „cechy rodzinne” u gromad różnych galaktyk. Tak np. 
zauważono, że galaktyki masywniejsze mają gromady o większej średniej zawartości ciężkich 
pierwiastków. Ciekawą osobliwość wykazują gromady Obłoków Magellana: ich wykresy H—R 
mają gałęzie olbrzymów sięgające dalej ku czerwieni niż u gromad naszej Galaktyki. Wiąże 
się to z większą zawartością gwiazd węglowych w stosunku do olbrzymów typu M w Obło-

2  -  P o stę p y  A s tro n o m ii z. 3
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kach Magellana, co z kolei wiąże się z istnieniem gradientu zawartości [C/O] w naszej Galak
tyce i jego przedłużeniem w Obłokach Magellana, gdzie stosunek ten przekracza wartości 
właściwe gwiazdom węglowym.

5. WIDMOWE BADANIA SKŁADU CHEMICZNEGO -  GRADIENTY

Skład chemiczny gromad kulistych wyznacza się bądź dla całych gromad z widm 
lub barw integralnych, bądź też — w gromadach bliższych — dla poszczególnych gwiazd- 
-olbrzymów, leżących w zewnętrznych regionach gromad, gdzie można jeszcze wyodręb
nić poszczególne gwiazdy. W ciągu ostatnich pięciu lat badania składu chemicznego gro
mad kulistych ogromnie postąpiły naprzód dzięki zastosowaniu przetworników obrazu, 
które w połączeniu z dużymi teleskopami i szybkimi spektrografami pozwoliły sięgnąć 
do gromad i gwiazd znacznie słabszych niż osiągalne dotychczas.

H a r r i s  i C a n t e r n a  (1979) zestawili wyznaczenia [Fe/H] lub ogólniej [m/H] (symbol 
m oznacza zawartość metali) dla 78 gromad kulistych własne i kilkudziesięciu innych 
autorów, uzyskane zarówno z barw i widm integralnych, jak indywidualnych dla gwiazd. 
Największą wagę przypisali wyznaczeniom składu chemicznego uzyskanym z widm gwia
zdowych średniej dyspersji metodą różnicowej krzywej wzrostu ( G r i f f i n  1979 a, b: 
C o h e n  1978 i 1979 i in ). Jedenaście najbliższych gromad posiada takie wyznaczenia 
dla kilku gwiazd w każdej. Do tych gromad H a r r i s  i C a n t e r n a  nawiązali wyzna
czenia składu chemicznego uzyskane dla innych gromad innymi metodami, jak -  z widm 
małej dyspersji — metodą: parametru AS dla gwiazd typu RR Lyrae (np. B u t l e r  
i in. 1978), parametru < S > (Z i n n 1978), ocen wizualnych natężeń pasm CH i CN 
(np. C o w l e y  i in. 1978) oraz metodami fotometrycznych wskaźników składu chemicz
nego (np. H e s s e r  i in. 1977). Ogółem H a r r i s  i C a n t e r n a  zebrali wyznaczenia 
[ m/H] na podstawie poszczególnych gwiazd dla 40 gromad kulistych. Dane dla pozos
tałych 38 gromad ustalili z opublikowanych analiz integralnych widm gromad (m. in. 
K in  m a n  1959; K r o n  i M a y a l l  1960) oraz integralnych barw (zestawione przez 
H a r r i s a  i R a c i n e ’a 1979).

Celem kompilacji wyznaczeń [ m/H] podjętej przez H a r r i s a  i C a n t e r n ę  było 
ponowne zbadanie zależności tego parametru od odległości gromady od środka Galaktyki. 
Już przed 20 laty M o r g a n  (1959) stwierdził, że zawartość metali w gromadach kulis
tych maleje z ich odległością od centrum Galaktyki R, przy czym zawartość tę szaco
wał w 8-stopniowej skali z widm integralnych gromad. S e a r l e  i Z i n n  (1978) prze
śledzili na podstawie istniejących danych istnienie gradientu składu chemicznego gromad 
do odległości 8 kpc od środka Galaktyki. H a r r i s  i C a n t e r n a  oparli się na ob
szerniejszym materiale danych dla 78 gromad, dokładniejszym po zredukowaniu na jeden 
system (średni błąd [ m/H] dla poszczególnej gromady oceniają na ± 0,2 do ± 0,3). Wy
niki ich zestawień zawiera tab. 2. Średnie błędy uśrednionych wartości [m/H] wynoszą 
±0,06 do ±0,14.

Jak widać z tabeli, znaczący spadek [m/H] można prześledzić do odległości ponad 
20 kpc. Zanika on prawdopodobnie w odległościach przekraczających 50 kpc, wśród 
gromad obcego przypuszczalnie pochodzenia. Wartość gradientu |m/H] wynosi wg danych 
tabeli o k .-0 ,0 4  kpc- 1 , tyleż w granicach dokładności wyznaczeń, ile wynosi wartość 
gradientu zawartości metali w dysku Galaktyki. W tab. 2 R oznacza aktualną odległość 
gromady od środka Galaktyki. Wobec tego, że gromady kuliste poruszają się po wydłu-
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T a b e l a  2

Uśredniona zawartość metali [ m /H] w gromadach kulistych w różnych odległościach R  od 
środka Galaktyki (wg H a r r i s a  i C a n t e r n y  1979)

R  (kpc) 0 -5 5 -1 0 10-20 >20
Cm/HJ -1 ,15 -1 ,36 -1 ,71 -2 ,01
n 23 19 21 13

żonych orbitach, należałoby brać przy wyznaczaniu gradientu uśrednioną odległość. Auto
rzy wykonali oszacowania średnich odległości na podstawie znanych prędkości radialnych, 
dały one podobny przebieg [m/H],

6. NIEJEDNORODNOŚCI SKŁADU CHEMICZNEGO W OBRĄBIE GROMAD

Mówiliśmy dotychczas o składzie średnim dla poszczególnych gromad albo ich grup, 
obecnie zajmiemy się sprawą rozkładu pierwiastków wewnątrz samych gromad. Waria
cje składu chemicznego są znane obecnie u kikunastu gromad kulistych. Zaczęło się 
od stwierdzenia przez W o o l l e y  a na początku lat sześćdziesiątych, że gromada 
co Centauri ma bardzo szeroką gałąź olbrzymów na wykresie c—m i że nie da się 
tego wyjaśnić błędami obserwacji. I b e n wysunął przypuszczenie, że jest to wyni
kiem różnic składu chemicznego wśród gwiazd tej gromady. Przypuszczenie to znalazło 
potwierdzenie w połowie lat siedemdziesiątych, w badaniach spektroskopowych gwiazd 
tej gromady. Pomiary parametru AS  dla gwiazd typu RR Lyrae i parametru < S > dla 
gwiazd późnych typów ( F r e e m a n  i R o g e r s  1975; R o g e r s  i in. 1979), oceny 
natężeń pasm CH i CN oraz linii metali ( B e s s e l l i  N o r r i s  1976; N o r r i s  1978) 
wykazały, że różnice < m/H ) wśród gwiazd gromady co Cen wahają się w granicach je
dnego rzędu wielkości — od —1 do —2. Próbowano wyjaśnić istnienie tych różnic róż
nym stopniem mieszania produktów nukleosyntezy w gwiazdach zaawansowanych ewolu
cyjnie. Ponieważ jednak różnice te dotyczą wielu różnych pierwiastków, w szczególności 
tych, które nie są syntetyzowane w tych fazach ewolucji gwiazd, jak np. wapń, przy
puszczać należy, że obserwowane różnice składu chemicznego mają charakter pierwotny, 
to znaczy, że gwiazdy gromady co Cen i innych gwiazd nie powstały równocześnie, albo 
powstały z materii chemicznie niejednorodnej. W gromadzie 47 Tucanae również znaleziono 
znaczące różnice składu chemicznego gwiazd świadczące o istnieniu ujemnego, radialnego 
gradientu zawartości ciężkich pierwiastków. Z poczerwienienia ku środkowi stwierdzone
go u szeregu gromad kulistych można wnosić, że wszystkie gromady kuliste mają rosną
cą ku centrum zawartość ciężkich pierwiastków, podobnie jak to zostało stwierdzone u ka
rłowatych sferoidów, galaktyk spiralnych i eliptycznych. Gradient składu chemicznego 
jest uniwersalną cechą układów gwiazdowych. Wprawdzie teorie powstawania tych ukła
dów przez kolaps grawitacyjny niejednorodny ( L a r s o n )  mogą uzasadnić powstanie 
gradientów składu chemicznego, warto jednak zwrócić uwagę na zależność zawartości 
pierwiastków ciężkich od ich masy atomowej widoczną w wynikach analiz widmowych 
gwiazd gromad w dużej dyspersji ( G r i f f i n  1979a; C o h e n  1978), a której autorzy 
czasem nie zauważają: deficyt ciężkich pierwiastków rośnie z masą atomową pierwiastka.
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Oznacza to, że wartość bezwzględna gradientu zawartości ciężkich pierwiastków rośnie 
z masą atomową pierwiastka, albo prościej: pierwiastki cięższe są silniej skoncentrowane 
ku środkowi gromady kulistej. Jest to również uniwersalna cecha układów gwiazdowych 
— od gromad kulistych, a nawet otwartych jak M 67 (p. G r i f f i n  1979b), aż do ol
brzymich galaktyk eliptycznych.

7. PROMIENIOWANIE RENTGENOWSKIE -  CZARNE DZIURY?

Nowym sygnałem w badaniach gromad kulistych, a zwłaszcza ich gęstych centralnych 
regionów było odkrycie u niektórych (obecnie u ponad dziesięciu) promieniowania rentge
nowskiego ( G i a c c o n i  i in. 1974). Promieniowanie to jest stosunkowo słabe (jego moc

wynosi Lx = 1035 —1036 erg/s) i zmienne o czynnik 3—10 w okresach rzędu od minut 
do miesięcy, u większości gromad-X zaobserwowano wybuchy (bursts) o czasie trwania 
rzędu 1 s lub rozbłyski (flares) — 10 min. Gromady, w których zaobserwowano promie
niowanie X („gromady-X”), w większości wypadków są gromadami o silnej koncentracji 
i stosunkowo dużej zawartości ciężkich pierwiastków. Niektóre mają w widmie optycznym 
słabą emisję Dotykamy tu osobliwej właściwości gromad kulistych — poza nieliczny
mi wypadkami słabej emisji w linii Hq w  centrach niektórych gromad kulistych, nie zna
leziono dotąd żadnych śladów gazu międzygwiazdowego ani w postaci linii HI 21 cm, 
ani linii rekombinacyjnych wodoru w gromadach kulistych. Jest to problemem, ponieważ 
gwiazdy-olbrzymy w procesach utraty masy powinny dostarczać gaz w ilościach obserwo- 
walnych. W poszukiwaniu odpowiedzi na tę zagadkę wskazuje się na dwie możliwości: 
albo gaz jest wyrzucany przez gwiazdy z prędkościami większymi od prędkości ucieczki 
z gromady, albo też jest akreowany na masywnych obiektach — ew. czarnych dziurach 
w centrach gromad. Warto zauważyć, że gromady silniej skoncentrowane, a do takich na
leżą w większości gromady X, mają stosunkowo duże prędkości ucieczki, sięgające 20 km/s. 
Z chwilą odkrycia promieniowania X w gromadach kulistych wysunięto sugestie, (B a li
ca  11 i O s t r i k e r ,  S i l k  i A r o n s), że gromady te posiadają w swych centrach czar
ne dziury, które akreują otaczający gaz i powodują emisję rentgenowskiego promieniowa
nia hamowania (Bremsstrahlung). Pojawiło się też sporo prac prezentujących modele takie
go zjawiska. Przykładowo: C o h n i  K u l s r u d  (1978) rozpatrują modele o różnych wa
runkach początkowych (np. masa czarnej dziury 103 M0 , gęstość gwiazd w jej otoczeniu 
5 x  104 pc- 3 . dyspersja prędkości 10 km/s) i z pomocą równania Boltzmanna z wyraza
mi zderzeniowyaji śledzą zmiany tych wielkości z czasem w wyniku działania pola gra
witacyjnego czarnej dziury. Otrzymują stacjonarne rozkłady gęstości i prędkości gwiazd, 
gdy ich ubytek (w tempie ok. 30 gwiazd na 108 lat) jest kompensowany napływem 
świeżych gwiazd z dalszych warstw gromady. Podobne modele niszczenia przypływowego 
gwiazd i akreowania ich materii przez czarne dziury były opracowane dla jąder galaktyk 
emitujących promieniowanie rentgenowskie, z tym że masy czarnych dziur musiały być 
większe (10 Ma) stosownie do większych mocy rentgenowskich jąder galaktyk. Alterna
tywą do czarnych dziur w gromadach X mogłyby być gwiazdy podwójne z wymianą ma
terii, znane poza gromadami jako źródła X. Ta alternatywa wydaje się jednak mniej 
prawdopodobna dla gromad X. Źródła X są w gromadach bardzo bliskie ich środków. 
J e r n i g a n  i C l a r k  (1979) zestawili odległości źródeł X od środków w pięciu groma
dach X i z tej małej statystyki wnoszą jednak, że źródła te są silniej skoncentrówane niż
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gwiazdy, są więc od tych ostatnich masywnicjsze, co przemawia na korzyść hipotezy 
czarnych dziur. Z innych obserwacji centralnych regionów gromad kulistych należy wy
mienić obserwacje w nadfiolecie wykonane przez satelitę IUE, które świadczą o obec
ności tam gorących niebieskich gwiazd, rozmieszczonych równomiernie w gromadach 
X, a „kłaczkowato” w innych. Więcej informacji na ten temat przyniosą zapewne sate
lity HEAO, a w przyszłości projektowany na Spacelab teleskop Schmidta o średnicy 
75 cm.

8. EWOLUCJA

Początek gromad kulistych, jak również powstanie galaktyk i układów planetarnych, 
jest terenem ścierania się kontrowersyjnych teorii reprezentowanych nieraz sukcesywnie 
przez tych samych badaczy. Sporną kwestią jest kierunek procesów, które uformowały 
te systemy: czy powstały one drogą rozpadu większych, masywniejszych obiektów 
(fragmentacja), czy połączeń mniejszych elementów (koalescencja), czy też widmo mas 
dzisiejszych systemów jest w przybliżeniu takie, jakim było „na początku”.

Ten ostatni pogląd był punktem wyjścia wielu prac opublikowanych w latach 
1967—1977, m.in. przez L a r s o n a  (1976). Przyjmowano w tych pracach, że z nie
jednorodności w rozkładzie materii, jakie powstały podczas wielkiego wybuchu Wszech
świata, bezpośrednio wydzieliły się chmury o różnych masach, które następnie drogą 
kontrakcji (kolapsu) dały początek gromadom gwiezdnym, galaktykom i gromadom ga
laktyk.

Od 1977 r. (kolokwium MUA nr 45 w Toruniu, konferencja w Yale) popularność 
zyskuje pogląd, że galaktyki powstały drogą koalescencji nmiejszych układów ( L a r s o n ,  
T o o m r e ,  R e e s, S e a r 1 e, O s t r i k e r). Ostatnio T i n s 1 e y i L a r s o n  (1979) 
rozwinęli te idee w postaci teorii hierarchicznej koalescencji chmur, poczynając od ele
mentów o masach rzędu mas Jeansa — w ich modelu 10 Mg— aż do największych 
galaktyk eliptycznych. Podobnie mogły się formować sferoidy galaktyk spiralnych, a 
ich dyski — przez akrecję gazu z zewnątrz. Gwiazdy miałyby powstawać głównie 
przy zderzeniach zlecających się chmur g&zu. W miarę' postępu hierarchicznej koale- 
scenq'i, przyrostu masy układu i liczby uformowanych gwiazd wzrastałaby również za
wartość ciężkich pierwiastków wytwarzanych w gwiazdach w procesach nukleosyntezy 
w zgodzie z istniejącą faktycznie korelacją pomiędzy masą galaktyk eliptycznych M 
i ich zawartością ciężkich pierwiastków Z. Autorzy wyprowadzają wzór na tę zależność 
w postaci: Z ~  M0,25. Radialne gradienty zawartości ciężkich pierwiastków byłyby 
wynikiem spadku stopniowo wzbogaconego w te pierwiastki gazu ku środkowi gromady 
z rozpraszaniem energii, co powodowałoby silniejszą jego koncentrację niż gwiazd 
uprzednio utworzonych -  podobnie jak w dawnych modelach Larsona.

Warto jeszcze wspomnieć o pracach Z e l d o w i c z a  i jego współpracowników na 
temat powstawania układów gwiazdowych. Stosując nieliniową teorię niestabilności 
grawitacyjnej, przedstawili oni ten proces w trzech kolejnych fazach: uformowanie się 
z pierwotnych niejednorodności rozległych płatów rozproszonej materii („naleśników”), 
fragmentacja tychże na chmury -  protogromady gwiazd i formaqa gwiazd w tych os
tatnich i wreszcie — koalescencja gromad (kulistych) w galaktyki (p. D o r o s h k e -  
v i c h i in. 1978).
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Dalsza ewolucja dynamiczna uformowanych tak czy inaczej gromad kulistych by
ła przedmiotem badań wielu autorów. Jedną z najpełniej ujmujących to zagadnienie 
jest np. praca A n g e l e t t i e g o  i G i a n n o n e ’a (1979), którzy prześledzili dro
gą rozwiązywania równania Fokkera-Plancka zmiany w rozmieszczeniu gwiazd i prędkoś
ci w gromadzie kulistej o pierwotnej masie 5 x 105 Ms w ciągu 19 x 109 lat. Uw
zględnili przy tym w sposób schematyczny ewolucję gwiazd rozlokowanych w pięciu 
przedziałach mas z utratą masy w określonych fazach, jak również ewolucję chemicz
ną materii. Bilans zmian ewolucyjnych polega zgrubsza na kurczeniu się jądra groma
dy i ekspansji warstw zewnętrznych, utracie gwiazd i gazu, tak że przy końcu roz
ważanego okresu z pierwotnej całkowitej masy gromady pozostaje 3,26 x 105 M0 
przy osiągnięciu pewnego postępu w kierunku ekwipartycji energii i silniejszej koncen
tracji gwiazd masywniejszych ku środkowi. Utrata masy przez gwiazdy przeciwdziała 
procesowi relaksacji, opóźniając go.

Jest to jeden z przykładów badania ewolucji izolowanej gromady. Ponieważ groma
dy kuliste związane z galaktykami poruszają się po silnie ekscentrycznych orbitach, 
przechodzą okresowo w pobliżu środka galaktyki, ulegając przypływowemu działaniu 
jej pola grawitacyjnego. Efekty tych oddziaływań były również przedmiotem wielu 
badań, m.in. T r e m a i n e ,  O s t r i k e r  i S p i t z e r  (1975) wykazali, że układy 
o masach takich jak gromady kuliste ulegają silnemu „tarciu” przypływowemu przy przej
ściu przez gęstsze obszary Galaktyki. Tracą one w wyniku tych oddziaływań pierwotne 
ruchy swoiste i włączając się w obrót Galaktyki spiralują ku jej środkowi. Gromady 
kuliste, znajdujące się na orbitach kołowych o promieniu 10 kpc osiągają jądro Ga
laktyki w ciągu 1010 lat, z odległości 6 kpc — w ciągu 109 lat. A l l  ad  in  i P a r-  
t h a s a r a t h y  (1978) przeanalizowali szczegółowo procesy koalescencji i rozrywania 
dwóch systemów oddziałujących przypływowo na siebie w zależności od stosunku ich 
mas. Przy masach równych koalescencja następuje szybciej niż rozrywanie. W wypadku 
gromady kulistej o masie 105 Me , promieniu 50 pc, zbudowanej wg politropy o n =
= 4, poruszającej się po orbicie kołowej o promieniu R  wokół środka Galaktyki, 
czas rozerwania td jest mniejszy o kilka rzędów wielkości od czasu koalescencji i wy
nosi dla:

R = 0,32 0,67 3,53 6,18 .8,01 10,00 kpc

td = 5,4x105 2,7xl06 8,9x108 3,0xl09 5,7xl09 l , lx l0 10 lat

Z tych i innych szacowań wynika, że gromady kuliste bliskie jądra Galaktyki ulegają 
rozkładowi w czasie jednego jej obrotu. Można przypuszczać, że liczba gromad kulis
tych wchłoniętych przez Galaktykę jest większa niż tych, które ocalały. Warto wspo
mnieć o grupach gwiazd szybkich o wspólnym ruchu, wykrytych przez E g g e n a, 
jak grupa a Boo, a Pup i innych. Prawdopodobnie są one pozostałościami po gro
madach kulistych wchłanianych przez Galaktykę. Godny uwagi jest również fakt, 
że gromady bliskie Galaktyki mają słabsze jasności absolutne niż gromady dalekie.

Szczególnie aktualnym problemem jest ewolucja jąder gromad kulistych. Teorie 
kolapsu grawitacyjnego prowadzą do bardzo wysokich gęstości centralnych w groma
dach kulistych. Wzrost gęstości może być powstrzymany, a nawet odwrócony, jeżeli
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pojawią się w jądrze gromady źródła energii, np. w postaci gwiazd podwójnych lub 
czarnych dziur, akreujących materię. Modele takie, jak już wspomnieliśmy były  opraco
wywane przez różnych autorów.

■ V ł

9. PROBLEMY

Gromady kuliste, uważane od dawna za układy stare, a więc mało interesujące, 
awansowały w ostatnich latach do roli „kamieni probierczych teorii ewolucji galaktyk” 
(Van den B e r g h ,  1980) głównie dzięki odkryciu w nich źródeł promieniowania X 
i niejednorodności składu chemicznego. Wykrycie gorących niebieskich gwiazd w jądrach 
gromad kulistych jest również sensacją nasuwającą przepuszczenie, że mogą to być gwia
zdy młode, a więc że w centralnych regionach gromad istnieje gaz i że zachodzi tam 
jeszcze proces tworzenia się gwiazd. Inną alternatywą może być proces niszczenia 
gwiazd przez czarną dziurę istniejącą w centrum gromady — gwiazdy niebieskie byłyby  
w tym wypadku gwiazdami ginącymi.

Innym dylematem jest sprawa „globalnego” gradientu zawartości ciężkich pierwiastków 
w gromadach kulistych, związanego z ich odległością od środka Galaktyki: można go ro
zumieć jako wynik generalnego gradientu wielkiej protogalaktyki, z której powstała Ga
laktyka i jej gromady kuliste. Ale istnieje też inna możliwość: gromady bliższe centrum 
Galaktyki ulegają w silniejszym stopniu „obieraniu” z gwiazd zewnętrznych przez dzia
łania przypływowe i ukazują głębsze warstwy swych gwiazd, bogatszych w ciężkie 
pierwiastki zgodnie z istniejącymi w gromadach własnymi, gradientatni składu chemiczne
go-

Wreszcie istnieje problem korelacji pomiędzy zawartością ciężkich pierwiastków a ich 
masą atomową (ew. liczbą atomową), wspólny dla wszystkich gwiazd, w tym również

Rys. 3. Korelacja pomiędzy zawartością ciężkich pierwiastków [N/H]e a liczbą atomową pierwiast
ka Z dla a Boo i L 973 -  jednego z olbrzymów gromady kulistej M l3, wg danych G r i f f i n a

(1979a)
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dla gwiazd w gromadach kulistych, gdzie występuje on szczególnie wyraźnie wobec dużej 
rozpiętości składu chemicznego. Niedobór ciężkich pierwiastków rośnie z masą atomo
wą i to tym silniej, im większy jest średni niedobór. Rysunek 3 ilustruje te zależności' 
w oparciu o analizę składu chemicznego a Boo i jednej z gwiazd gromady M 13, wy
konaną przez G r i f f i n  a (1979a). C o h e n  (1979) odnotowuje podobne efekty w ba
danych przez nią gwiazdach z innych gromad i daje wyraz niezadowoleniu, że nie wi
dać w tych wynikach spodziewanych śladów nukleosyntezy, jak silnego niedoboru pier
wiastków w rodzaju Ba i Y ani też różnic w zawartości pierwiastków parzystych i 
nieparzystych. Przypomnijmy raz jeszcze, że omawiana korelacja pomiędzy zawartością 
ciężkich pierwiastko w a ich masą atomową znajduje proste wyjaśnienie w przyjęciu 
procesu grawitacyjnej separacji pierwiastków (p. B a s i ń s k a-G r z e s i k 1979).
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SPIRAL STRUCTURE OF OUR GALAXY

S u m m a r y

Observational data concerning the existence of probable spiral structure of our Galaxy are pre
sented.

1. WSTĘP

Jedną z najbardziej charakterystycznych cech wielu galaktyk jest spiralny rozkład 
światła w ich obrazach. W miarę stwierdzania analogii między budową naszej Galaktyki, 
a budową galaktyk dyskowych zrodziło się pytanie, czy istnieje struktura spiralna rów
nież w naszej Galaktyce. Wytyczenie i badanie takiej struktury w Galaktyce daje możli
wość lepszego zrozumienia natury i pochodzenia tego zjawiska, co ma duże znaczenie 
dla zrozumienia struktury galaktyk w ogólności.

Początkowo wyznaczenie ewentualnej struktury i rozkładu ramion spiralnych w dys
ku Galaktyki wydawało się zadaniem nie do rozwiązania wobec szczególnie niekorzystne
go, jak można sądzić z obrazów innych galaktyk, położenia obserwatora wewnątrz bar
dzo zagmatwanej i niejasnej części takiej struktury. Dopiero kiedy w latach czterdzies
tych udało się określić charakter i ogólne własności ramion spiralnych w mgławicy 
Andromedy, stworzono metodyczne podstawy (przez analogię) do badania takiej stru
ktury w naszej Galaktyce. Badaniom tym poświęcono na przestrzeni ostatnich 30 lat

[197]
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wiele prac z różnymi jednakże, często kontrowersyjnymi, wnioskami. Dopiero w ostatnich 
latach pogląd na strukturę spiralną Galaktyki wydaje się nieco stabilizować, a wnioski 
wprowadzone różnymi metodami i z różnych punktów podejścia do tego zagadnienia 
zdają się prowadzić do niesprzecznego pbrazu takiej struktury. Informacje o wielu pra
cach poświęconych temu zagadnieniu można znaleźć w artykułach przeglądowych, np.
B o k a  (1971) i S c h m i d t a-K a 1 e r a (1977). Artykuł niniejszy omawia problem 
spiralnej struktury Galaktyki z obserwacyjnego punktu widzenia ze szczególnym podkre
śleniem i omówieniem prac wykonanych w ostatnich kilku latach.

Już wczesne badania struktury spiralnej w mgławicy Andromedy (M 31) oraz analiza 
takich struktur w innych galaktykach pokazały, że ramiona spiralne dają się najlepiej 
wytyczać poprzez badanie rozkładu obiektów młodych ewolucyjnie lub obszarów zwią
zanych z takimi obiektami, a więc: obszarów pyłu, zgęszczeri neutralnego wodoru, ob
szarów H II, asocjacji i młodych gromad otwartych zawierających gwiazdy O, B, indy
widualnych gwiazd wczesnych typów z liniami emisyjnymi i nadolbrzymów różnych ty
pów widmowych. W latach siedemdziesiątych do badań struktury spiralnej w Galaktyce 
włączono również analizę obserwowanego radiowego promieniowania ciągłego oraz pro
mieniowania gamma (F r e n c h i O s b o r n  1976; C e s a r s k y  i in. 1977). Niestety, 
różne wyznaczniki ramion spiralnych nie dają pokrywających się dokładnie obrazów, 
np. obszary H II leżą na zewnętrznych, bardziej oddalonych od centrum Galaktyki kra
wędziach niż obszary pyłu. Zróżnicowanie obrazu struktury spiralnej wyznaczanej przez 
różne obiekty związane jest z ich wiekiem i cechami kinematycznymi ( R o b e r t s  1977), 
ale charakter tych różnic nie jest do końca wyjaśniony. Ogólnie: im starsza jest składowa 
ramienia spiralnego, tym dalej leży od wewnętrznej jego krawędzi i tym mniej regularny 
wykazuje przebieg. Możemy zatem uznać ramiona spiralne za miejsce, gdzie koncentruje 
się pył i gaz i gdzie aktualnie zachodzi najbardziej intensywna formacja gwiazd ( S c h m i d t  
- K a l e r  1977).

2. WYZNACZANIE STRUKTURY SPIRALNEJ

Ponieważ struktura spiralna jest w pierwszym przybliżeniu zjawiskiem płaszczyzny ga
laktycznej, określenie takiej struktury polega na lokalizacji wybranych obiektów (wyzna-- 
cżników) lub na wyznaczaniu rozkładu gęstości ciągłych charakterystyk, jak pył, czy 
gaz w płaszczyźnie Galaktyki. W obu podejściach stosuje się różne metody wyznaczania 
odległości. Dla wielu obiektów optycznych (gwiazdowych, czy też obszarów H II) odle
głości możemy wyznaczyć fotometrycznie ze znajomości ich jasności absolutnej i oceny 
absorpcji międzygwiazdowej. Tam jednakże, gdzie z wielu względów takiego oszacowania 
nie jesteśmy w stanie wykonać (np. przy badaniu rozkładu gęstości gazu), możemy od
ległość ocenić kinematycznie z wielkości radialnej składowej ruchu obiektu lub cechy, 
przechodząc następnie przez kinematyczny model Galaktyki wiążący określone w niej 
miejsce z określoną prędkością. W najprostszym podejściu model taki jest określony 
przez krzywą rotacji kołowej wyprowadzoną z osiowosymetrycznego rozkładu masy 
w Galaktyce ( S c h m i d t  1965). Taki prosty model kinematyczny nie uwzględnia je
dnak występowania w Galaktyće ruchów strumieniowych wywołanych przez zaburzenia 
rozkładu potencjału grawitacyjnego w postaci ramion spiralnych ( B u r t o n  i B a n i a  
1974; H u m p h r e y s  1976a), ani też występowania ruchów nieregularnych o różnej
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skali (R i c k a r cl 1975) w yw ołanych. być może wybuchową aktywnością jądra galakty
cznego lub zjawiskami supernowych. Jak widać ustalenie modelu kinematycznego może 
okazać się trudne. Inną wadą metod kinematycznych jest dwuznaczność w określeniu 
odległości dla wewnętrznej części Galaktyki, tzn. dla obszarów zawartych wewnątrz orbi
ty Słońca, gdzie linia widzenia przecina daną orbitę dwukrotnie i gdzie wybór właściwej 
odległości może okazać się również trudny ( G e o r g e l i n  i G e o r g e l i n  1976).

Oprócz bezpośredniej lokalizacji wyznaczników struktury spiralnej, czy to w ppstaci 
obiektów optycznych (gwiazdy, gromady gwiazd, obszary H II), czy też w postaci 
gęstościowego rozkładu gazu i py łu , pewne wnioski o strukturze Galaktyki m ożna uzy
skać z analizy szerokokątnych zdjęć Drogi Mlecznej w różnych barwach, a także z roz
kładu polaryzacji św iatła (S c h  m i d t-K  a 1 e r 1977).

3. BADANIE STRUKTURY SPIRALNEJ GALAKTYKI NA PODSTAWIE 
ROZKŁADU WYZNACZNIKÓW OPTYCZNYCH

Wyznaczanie struktury spiralnej Galaktyki na podstawie bezpośredniej lokalizacji 'Wyznacz
ników optycznych by ło  zwykle ograniczone do niewielkiego obszaru Galaktyki w bezpośred
nim otoczeniu Słońca. Pierwszy optyczny obraz lokalnej części struktury spiralnej przedsta
wili: M o r g a n ,  S h a r p l e s s  i O s t e r b r o c k  (1 9 5 2 )oraz M o r g a n ,  W h i t f o r d  
C o d e  (1953). Obraz ten ukazywał obecność w otoczeniu Słońca trzech równoległych 
odcinków, krótkich fragmentów przypuszczalnych ramion spiralnych. Mimo stopniowego 
wzrostu ilości danych obserwacyjnych nie uległ on przez długi czas zasadniczym zmia
nom, jak widać choćby na wykresach tej struktury zestawionych przez S c h m i d t a - .
-K a 1 e r a (1977). Wskutek ograniczonego zaledwie do kilku kiloparseków obszaru obraz 
ten dawał niewielkie pojęcie o ogólnym charakterze rozkładu spiralnego materii w G a
laktyce.

Jedną z ostatnich prac o lokalnej strukturze spiralnej Galaktyki na podstawie rozkła
du gwiazd i gromad przedstawiła H u m p h r e y s  (1976a). Badania optyczne ujawniały 
zwykle istnienie szeregu fragmentów, zgrupowań wyznaczników spiralnych, nazywanych od 
nazw gwiazdozbiorów, w kierunku których je-obserwowano cechami Sagittarius, Carina, Per
seus, Orion czy Cygnus (rys. 1 w g B o k  i B o k  1974). Trudność sprawiało połącze
nie obserwowanych cech w dłuższe odcinki (ramiona). W a l b o r n  (19 7 3 )w ykazał po
łączenie cechy Orion i Cygnus w jeden dłuższy odcinek zwany ramien iem lokalnym, 
gdzie Słońce leżało w wewnętrznej części tej struktury. Cecha Perseus stanowi prawdo
podobnie fragment zewnętrznego ramienia spiralnego obserwowany w zakresie od / =
= 100° do / = 150° w odległości od 2 do 3 kpc od Słońca. Kwestię połączenia ob
serwowanych cech Sagittarius i Carina w jeden odcinek rozwiązała H u m p h r e y s  
(1976b) wykorzystując nowe dane obserwacyjne dla nadolbrzymów leżących w obsza
rze połączenia (/ = 280° do l = 330°). Uzyskała ona ciągły przebieg tego wewnę
trznego ramienia na odcinku od / = 280° do l -  30° i łącząc ten* wynik z dostępny
mi danymi optycznym i o rozkładzie asocjacji, gromad i obszarów H II otrzym ała do
syć szczegółowy obraz lokalnej części struktury spiralnej przedstawiony na rys. 2. Ska
la tego wykresu odpowiada przyjmowanej zwykle odległości Słońca od centrum Gala
ktyki równej 10 kpc. Obszary o wątpliwej interpretacji lub określone spekulatywnie 
oznaczono liniami kreskowanymi. Na rys. 2 widać trzy zasadnicze, dobrze zdefiniowa-
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Ryl; 1. Rozkład optycznych wyznaczników ramion spiralnych w otoczeniu Słońca (wg B o k  i B o k  1974)

1974)

ne cechy będące odcinkami ramion spiralnych Perseus, ramienia lokalnego i ramienia wew
nętrznego Sagittarius-Carina. Ramię Sagittarius-Carina zakrzywia się do wewnątrz Ga
laktyki w kierunku / = 3 0 ° i wyraźnie w tym obszarze oddziela się od ramienia 
lokalnego biegnącego w kierunku / = 70 °. Na odcinku / = 290 ° do / = 3 0 5 ° w od
ległości 9 do 10 Icpc od Słońca ramię to wykazuje również duże prawdopodobieństwo 
silnego zakrzywiania. Wynika z tego, że ramię lokalne nie stanowi pomostu łączącego 
ramiona Perseus i Sagittarius-Carina, ani też nie jest fragmentem tego ostatniego. Mo
że być natomiast wewnętrzną odnogą ramienia Perseus. Zaznaczona schematycznie 
na rysunku, najbardziej od Słońca odległa, cecha leżąca w kierunku Centaura stanowi 
wg H u m p h r e y s  prawdopodobnie wewnętrzną odnogę ramienia Sagittarius-Carina. 
Pewien wgląd w naturę przedstawionych tutaj struktur może dać sondaż w rozkład 
gwiazd wzdłuż linii widzenia przecinającej hipotetyczne ramiona spiralne.
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1 80 °

Rys. 2. Model lokalnej struktury spiralnej wyznaczonej na podstawie rozkładu nadolbrzymów, 
gromad i asocjacji. Na rysunku zaznaczono strzałkami położenie, kierunek i rozmiar ruchów 

niekołowycli (wg H u m p h r e y s  1976)

Rys. 3. Rozkład gwiazd O, B o jasnościach absolutnych M v < -3™ 8 w obszarze 310° < / < 325°
(Rys. wg Q u i r o g i  1977)

c
Rozkład gwiazd O, B w kierunku / = 310° do / = 325° przedstawia rys. 3 wzię

ty z pracy Q u i r o g i  (1977). Rozkład ten, jak widać, jest zgodny ze schematycz
nym obrazem struktury spiralnej na rys. 2 i wydaje się potwierdzać wnioski H u m 
p h r e y s ,  że cecha spiralna Sagittarius-Carina ( - 1) jest najprawdopodobniej odcinkiem 
głównego ramienia spiralnego Galaktyki, a cecha obserwowana w Centaurze w odle-
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głości ok. 2,5 kpc od Słońca jest jedynie wewnętrzną odnogą tego ramienia. Mielibyś
my zatem w lokalnym obszarze Galaktyki szerokie, otwarte ramiona spiralne o niere
gularnym, rozgałęzionym charakterze. Taki typ ramion jest powszechnie obserwowany 
na zdjęciach innych galaktyk spiralnych późnego typu Sc. Odległość między środkami 
dwóch głównych ramion spiralnych na rysunku wynosi ok. 4 kpc. Sugeruje to, że 
model przedstawiony na rys. 2 ukazuje galaktykę typu morfologicznego Sc i Galakty
ka nasza może przypominać swoim wyglądem takie galaktyki jak M 101, M 74 
lub NGC 1232. Jednakże mimo uchwycenia pewnych subtelnych szczegółów ramion 
spiralnych wyniki H u m p h r e y s  nie pozwalają na ocenę całej spiralnej struktury 
dysku Galaktyki.

Próbę całościowego ujęcia struktury spiralnej Galaktyki podjęli ostatnio G e o r g e -  
l i n  i G e o r g e l i n  (1976) w oparciu o rozkład jasnych obszarów H II. Struktura 
spiralna wytyczona przez takie jasne obszary H II może być lepiej porównana ze 
strukturami spiralnymi innych galaktyk. Rozdział obszarów H II wg ich prawdziwej 
mocy przeprowadzono używając parametru wzbudzenia U proporcjonalnego do wiel
kości (SD2)1/ 3, gdzie S  jest strumieniem' radiowym emitowanym przez dany obszar 
H II, a D jego odległością od Słońca w pc. Dla wyznaczenia struktury spiralnej wy
bierano tylko obszary o U >  70. Odległości od obszarów H II określano w miarę 
możliwości z fotometrycznych odległości gwiazd ekscytujących te obszary. Jeżeli nie 
dało się wyznaczyć odległości tą metodą, wyznaczano ją kinematycznie używając 
krzywych rotacji Galaktyki określonych niezależnie dla północnej (N) i południowej 
(S) części Galaktyki^ Część takich krzywych pokazuje rys. 4 wzięty z ich pracy.

Rys. 4. Krzywe rotacji dla półkuli północnej (N ) i południowej (S) wyprowadzone z obserwa
cji obszarów H II. Krzywa kreskowana jest kizywą rotacji S c h m i d t a  (1965). (Rys. wg G e

o r g e l i n  i G e o r g e l i n  1976)

Dla rozwikłania dwuznaczności odległości w wewnętrznych obszarach Galaktyki użyto 
szeregu kryteriów. Uzyskany przez G e o r g e l i n  obraz struktury spiralnej Galaktyki 
przedstawia rys. 5̂ . na który naniesiono jasne (U >  70) obszary H II podzielone 
na trzy klasy wg wartości t/: 70 <  £ /<  110, 110 <  t / <  200, U >  200. Różne jasności za
znaczono wielkością symboli proporcjonalną do jasności obszaru. Z wykresu widać, 
że ramię lokalne nie stanowi głównego ramienia spiralnego, a jedynie jego odnogę, 
co potwierdza wniosek H u m  p h r e y s .  Trudno jednakże zdecydować, czy jest to
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Rys. 5 . Rozkład jasnych obszarów H II w dysku Galaktyki. Widać dwie symetryczne pary ramion 
spiralnych 1 i 1', 2 i 2'. (Rys. wg G e o r g e l i n  i '  G e o r g e  l i n  1976)

gałąź ramienin Sagittarius, czy, jak uważa H u m p h r e y s ,  odnoga ramienia Perseus. Wyni
kający wzorzec spiralny ma dwie symetryczne pary ramion oznaczone na rys. 5 odpo
wiednio przez l i i '  oraz 2 i 2 ' o kątach nachylenia ramion (mierzonych przez kąty, 
jakie w danym punkcie ramię tworzy z przechodzącym przez ten punkt okręgiem ze 
środkiem w centrum Galaktyki) wynoszących 1 0 ° -1 5 ° . Na przedstawionej mapie po
twierdza się również ciągły przebieg ramienia Sagittarius-Carina. Duża liczba jasnych 
obszarów H II wytyczająca to  ramię pokazuje, że mamy tu do czynienia z ramieniem 
głównym (w sensie jego wyraźności). Ramię Perseus, jedno z głównych ramion w 
dotychczasowych przeglądach optycznych i radiowych, jest tym razem określone raczej 
przez słabsze obszary H II i w tym  obrazie jest cienkie i niewyraźne. Potwierdzać to 
może dobrze znany fakt, że w zewnętrznych obszarach galaktyk ramiona spiralne są 
słabo wyznaczane przez obszary H II, natomiast wyraźnie te ramiona wytycza rozkład 
wodoru neutralnego ( B u r t o n  1977).
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Dodatkowym sprawdzianem poprawności uzyskanego przez G e o r g e 1 i n modelu 

może być obserwowany rozkład radiowego promieniowania ciągłego. Zakładając, że 

promieniowanie to pochodzi głównie z obszarów Galaktyki rozłożonych wzdłuż (wy

tyczonych) ramion spiralnych, autorzy obliczyli przypuszczalny profil linii 11 cm tego 

promieniowania i porównali go z obserwacjami. Wynik tego porównania widać na 

rys. 6. Ogólny rozkład wyliczonego profilu jest zgodny z obserwowanym i wykazuje

trzy wyraźne maksima odpowiadające ramio

nom oznaczonym na rys. 5 przez 1,2 i 1'. 

Podobnie wyliczyli profile promieniowania 

ciągłego dla 150 i 408 MHz F r e n c h  i 

O s b o r n  (1977). Do obliczenia profili uży

li oni modelu struktury spiralnej złożonego 

z modelu „optycznego” G e o r g e l i n  dla 

wewnętrznej (R <  Rq) i modelu radiowego 

V e r s c h u u r a  (1973) dla zewnętrznej 

(R >  Rq) części Galaktyki. Użyty przez 

nich model przedstawia rys. 7. Zgodność 

wyliczonych i obserwowanych profili dla 

150 MHz stanowi dodatkowe potwierdzenie 

słuszności modelu Ge o r g e l i n .  Próba wy

liczenia profili promieniowania ciągłego po

djęta przez F r e n c h a  i O s b o r n a  

w oparciu o inny model struktury spiralnej, 

a mianowicie dwuramionowy model Galak

tyki wyprowadzony przez S i m o n s o n a  

(1976) prowadzi do gorszych wyników. 

Pewnym testem zgodności modelu G e o r 

g e l i n  z obserwacjami mogą też być tzw. 

kierunki styczne do ramion spiralnych wy

prowadzone z pozycji. Słońca. Kierunki 

takie można uzyskać dosyć jednoznacznie 

z położeń maksimów rozkładu wodoru ne

utralnego. Porównanie pięciu takich kierunków stycznych uzyskanych z obserwacji ra

diowych Ke r r a  i W e a v e r a  ( Ker r  1970; We a v e r  1970) z kierunkami stycz

nymi do ramion spiralnych w modelu G e o r g e l i n  podano poniżej: 

kierunki „radiowe” 33° 50° 283° 305° 3270

z modelu 47° 285ó 308° 328°

Mimo podobnych kierunków stycznych oba powyższe modele Ke r r a  i We a v e r a  

oraz model G e o r g e l i n  różnią się między sobą istotnie poprzez różne przyporządko

wanie punktów stycznych poszczególnym ramionom spiralnym. Pośrednio za poprawnoś

cią wewnętrznej części (w zakresie orbity Słońca) modelu G e o r g e l i n  zdaje się rów

nież przemawiać obserwowany rozkład emisji promieniowania gamma, który jest zgodny 

z podanym wzorcem i ukazuje maksima rozkładu w kierunkach stycznych do ramion spi

ralnych tego modelu ( Ce s a r s k y  i in. 1977). Biorąc pod uwagę wzmiankowany

Rys. 6. a) Strumień obserwowany w 

długości fali 11 cm w funkcji długości 

galaktycznej; b) Strumień dla 11 cm ob

liczony na podstawie założonego jedno

rodnego rozkładu wodoru wzdłuż ra

mion spiralnych modelu pokazanego 

na rys. 5
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Rys. 7. Model struktury spiralnej Galaktyki użyty przez F r e n c h a  i O s b o r n a  dla oblicze
nia profili emisji promieniowania ciągłego o częstości 150 i 408 MHz. Model złożony jest z mo
delu G e o r g e 1 i n (1976) dla wewnętrznej części Galaktyki i z modelu Verschuura (1973) dla 
zewnętrznej części Galaktyki i z modelu Verschuura (1973) dla zewnętrznej części. Słońce uloko
wano w odległości 10 kpc od centrum Galaktyki. (Rys. w | F r e n c h a  i O s b o r n a  1976)

już fakt mniejszej jasności obszarów H II w zewnętrznych częściach Galaktyki, jak 
również wielokrotne potwierdzenie słuszności modelu G e o r g e l i n  w wewnętrznej 
części Galaktyki, wydaje się, że na obecnym etapie badań można potraktować model 
użyty przez F r e n c h a  i O s b o r n a  (przedstawiony na rys. 7) jako najbardziej re
prezentatywne przedstawienie ogólnej struktury spiralnej dysku galaktycznego. Morfolo
giczny typ Galaktyki, jaki można wyprowadzić z tego 4-ramionowego modelu o kącie 
nachylenia ramion ok. 12°, odpowiada typowi Sc — podobnie jak wywnioskowała 
H u m p h r e y s  z charakteru ramion spiralnych w otoczeniu S łońca. Wydaje się 
więc, że nasza Galaktyka podobna jest do takich galaktyk jak NGC 6814, NGC 628, 
NGC 309, NGC 1232, NGC 5364.

4. WYZNACZANIE STRUKTURY SPIRALNEJ GALAKTYKI 
Z ROZKŁADU WODORU NEUTRALNEGO

Jak już zaznaczono, struktura spiralna w zewnętrznych obszarach Galaktyki powin
na być dobrze określona przez rozkład wodoru neutralnego. Jednakże analiza danych 
obserwacyjnych dotyczących tego rozkładu (profili linii 21 cm ) jest skomplikowana 
i czuła na wiele założeń. Tym można w ytłum aczyć częściowo fakt, że w przeszłoś
ci nie udawało się pogodzić modeli struktury spiralnej Galaktyki ustalanej z danych 
optycznych z wynikami opartymi na analizie profili 21 cm . Główna przyczyna leża-

3  -  P ostępy Astronom ii i. 3



206 A. Strobel

ła w błędnej interpretacji obserwowanych profili 21 cm. Profil ten daje gęstość wodoru 
neutralnego scałkowaną wzdłuż linii widzenia w funkcji częstości, którą można z efektu 
Dopplera przetransformować na prędkości radialne. W wyniku uzyskuje się profil będą
cy rozkładem temperatury jasnościowej w funkcji prędkości radialnej. Odległości do ob
szarów wodorowych uzyskuje się metodą kinematyczną. W początkowych interpreta
cjach profili linii 21 cm robiono zwykle założenie o istnieniu pojedynczej dobrze zde
finiowanej krzywej rotacji o prędkościach kołowych, a maksima natężeń w profilach 
linii interpretowano wyłącznie jako koncentracje gazu w ramionach spiralnych. W rze
czywistości sytuacja jest znacznie bardziej skomplikowana. Wybór lub ustalenie modelu 
kinematycznego jest niezwykle utrudnione przez występowanie w wielu miejscach w Ga
laktyce ruchów niekołowych o różnej skali. We współczesnych podejściach przyjmuje 
się zwykle model kinematyczny określony przez teorię spiralnych fal gęstościowych. 
Ponadto model kinematyczny dla wewnętrznej części Galaktyki daje dwuznaczność w 
określeniu odległości dla danej prędkości radialnej, a dwuznaczność tę w wypadku ob
szarów wodorowych niełatwo rozwiązać.

Poza tymi wspólnymi dla wszystkich metod kinematycznych wadami interpretacja pro
fili linii 21 cm obarczona jest dodatkową trudnością wynikającą z tzw. efektu zagęsz
czania prędkościowego (velocity crowding) wynikającego z nakładania się na dane ma
ksimum w profilu linii przyczynków od wodoru z różnych odległości (wzdłuż linii wi
dzenia), ale o podobnej prędkości. Nie wiadomo zatem, w jakim stopniu dane maksi
mum profilu linii jest wywołane przez prędkość, a w jakim przez gęstość czy też 
zmianę temperatury spinowej gazu ( B u r t o n  1973). W zaprzeczeniu „gęstościowej” 
interpretacji profili linii 21 cm B u r t o n i B a n i a  ( B u r t o n  1974; B u r t o n  
i B a n i a  1974) pokazali, że obserwowany profil linii 21 cm można odtworzyć czys
to „prędkościowo” zakładając równomierną gęstość wodoru poprzez Galaktykę, o ile 
nałoży się na przyjętą kołową krzywą rotacji odpowiednie systematyczne perturbacje 
prędkości.

Czułość obserwowanych profili linii 21 cm na zmiany prędkości można wyjaśnić 
na podstawie prostego rozważania ( R o h l f s  1977). Otóż profil dopplerowski prążka 
21 cm daje liczbę atomów H I wzdłuż linii widzenia w funkfcji prędkości radialnej 
Th(Vr) d V  ~  «h (F .) d V  gdzie «H(K.) jest gęstością atomów w przestrzeni prędkości,

przy czym nie jest ważne, gdzie te atomy są usytuowane. Jeśli mamy ścisłą zależność 
prędkości od odległości, można zamienić «f[(K) na «H(r) — przestrzenną gęstość ato

mów wodoru i napisać Tb( V ) d V  ~  «H(r) • (dV/dr)- 1 . Jak widać z powyższego, do

wyrażenia na profil linii 21 cm wchodzi zarówno gęstość przestrzenna atomów wodoru, 
jak i gradient prędkości wzdłuż linii widzenia. W obszarach ramion spiralnych, nawet 
jeżeli nie zmienia się tam gęstość wodoru, możemy uzyskać maksima w profilu linii, 
o ile gradient prędkości w obrębie takiego ramienia osiąga maksimum. Obu tych 
efektów — gęstościowego i prędkościowego — nie udaje się bezpośrednio w profilu 
linii odróżnić. Przy analizie rozkładu wodoru neutralnego na podstawie profili linii 21 
cm przyjmuje się zwykle dwuskładnikowy model gazu międzygwiazdowego, złożony 
ze składnika międzychmurowego o stałej gęstości i składnika chmurowego. Ze skła
dnika między chmurowego o gęstości dopasowanej do założonego prostego modelu ki
nematycznego określa się gradient prędkości, który wykorzystuje się następnie do 
określenia rozkładu gęstości składowej chmurowej związanego z ramionami spiralnymi
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( R o h l f s  1977). Metodę taką zaadoptował Q u i r o g a  (1977) dla wyprowadzenia 
struktury spiralnej wewnętrznej części Galaktyki (w obrębie orbity Słońca) na podsta
wie danych dla profili linii 21 cm z przeglądów wykonanych w latach 1972-1976.
Dla uniknięcia dwuznaczności w określaniu odległości, Q u i r o g a  ograniczał się do

\

•330° 320° 310° 3 0 0 c 2 8 0 0 L

L 30° 40° 500 60°

Rys. 8 i 9. Rozkład parametru rj (R, Z) proporcjonalnego do średniej gęstości wodoru wykreślo
ny odpowiednio dla 4. i 1 . kwadrantu galaktycznego. Wyraźnie widać przekrojowy zarys ramion.

(Rys. wg Q u i r o g i  1976)
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obszarów leżących w kierunkach stycznych do ramion spiralnych i analizował rozkład 
wodoru w płaszczyźnie R, Z  — odległości galaktocentrycznej i odległości od płasz
czyzny Galaktyki. Rozkład wodoru charakteryzował parametr ri(R, Z) proporcjonalny 
do prawdziwej gęstości wodoru. Otrzymany rozkład obliczonego parametru t](R, Z) 
przedstawiono na rys. 8 i 9 wziętych z jego pracy. Rozkład ten można porównać 
z rozkładem gwiazd O, B wyprowadzonym dla kierunku / = 310°-325° danym na 
iys. 3. Widać tam wyraźnie dwa maksima, których odległość odpowiada położeniu 
głównego ramienia spiralnego Sagittarius-Carina. Główne maksimum w odległości od 
Słońca równej 2,1 kpc leży na wewnętrznej części ramienia. Minimum w rozkładzie 
gwiazd (ok. 1,8 kpc od Słońca) leży w centrum tego ramienia i pokrywa się z p o 
łożeniem obszarów H II wg G e o r g e l i n  (1976). Z analizy Q u i r o g i ,  z rozkła
du obszarów H II i z rozkładu gwiazd O, B wynika, że zarówno wodór neutralny, 
jak i gwiazdy O, B są położone w zewnętrznej części ramienia spiralnego, a obsza
ry H II są skoncentrowane w jego środku. Wynik ten pokrywa się z danymi H u m 
p h r e y s  (1976). Na rys. 8 można również prześledzić zarys dwóch innych cech 
oznaczonych na rys. 3 przez —II i —III i ulokowanych w odległości odpowiednio 
4 i 6,9 kpc od Słońca. Szerokości poszczególnych ramion spiralnych —I, —II i —III 
wynoszą odpowiednio 1,0, 1,1 i 0,6 kpc wg rozkładu wodoru neutralnego, zaś 1,2, 
1,3 i 0,8 wg rozkładu gwiazd.

Położenie maksimów rozkładu r)(R, Z) z rys. 8 i 9 naniesiono na płaszczyznę 
galaktyczną /, R (rys. 10). Obszary te, leżące w kierunkach stycznych do ramion,

Rys. 10. Wzorzec spiralny dla wewnętrznej części Galaktyki wyprowadzony przez Q u i r o g ę (1976). 
Obszary zacienione są rzutami na płaszczyznę Galaktyki zgęszczeri wodorowych z rys. 8 i 9. Zakreskowa- 
ne ga łęzie  przedstawiają cechy spiralne wyznaczone przez niektóre obszary H II, gromady galaktyczne, 
asocjacje O, B, gwiazdy Wolfa-Rayeta i cefeidy wg K i l k e n n y  i in. (1975). Krzyżyki w kółkach o z 
naczają położenie maksimów rozkładu gwiazd O , B z rys. 3. Przebieg ramienia -III wyznaczają, poza 
obszarami wodorowymi, jedynie 4 gwiazdy Wolfa-Rayeta oznaczone krzyżykami (rys. wg Q u i r o g i

1976)
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zakreskowano. Fragmenty ramion spiralnych na tym rysunku są wytyczone na podstawie 
gromad otwartych i niektórych obszarów H II przez K i l k e n n y  i in. (1975). Poło
żenie maksimów w rozkładzie gwiazd O, B z rys. 3 oznaczono przez kółka z krzyży
kiem. Cały przebieg ramienia spiralnego —III pomiędzy obszarami tangencjalnymi otrzy
manymi z rozkładu H I jest określony tylko przez cztery gwiazdy Wolfa-Rayeta. Zarys 
tego ramienia uwidacznia się również w rozkładzie gwiazd O, B na rys. 3. Podany 
rozkład spiralny dla wewnętrznej części Galaktyki nie różni się zasadniczo od mode
lu uzyskanego przez G e o r g e l i n  (1976) — rys. 5. W szczególności zarówno lokali
zacja kierunków stycznych do ramion, jak i przyporządkowanie tych kierunków posz
czególnym ramionom spiralnym są w obu modelach zgodne. Ramiona spiralne w mo
delu Q u i r o g i  mają kąty nachylenia 13°—17° porównywalne do modelu G e o r g e -  
1 i n. Niewielkie różnice między modelami, szczególnie w galaktocentrycznych odległoś
ciach ramion, są wynikiem przyjęcia różnej w obu modelach odległości Słońca od 
centrum Galaktyki. G e o r g e l i n  przyjmowali tradycyjnie na tę odległość 10 kpc,
Q u i r o g a  natomiast R q = 8,7 kpc, co w świetle ostatnich danych wydaje się bar
dziej uzasadnione (O o r t i in. 1975). Uzyskany model struktury spiralnej Q u i r o g a  
testuje przez wyliczenie zintegrowanego pro
filu linii 11 cm promieniowania ciągłego i 
porównanie go z profilem obserwowanym, 
podobnie jak to uczynili G e o r g e l i n .  ISK
Rysunek 11 pokazuje wynik tego porów
nania. W szczególnóści na obu przedsta
wionych rozkładach, wyliczonym a) i S0l 
obserwowanym b), uwidacznia się wpływ 
cechy —III co można uznać za pośredni 
dowód jej realności. Główne różnice 2 
między modelem Q u i r o g i  i G e o r 
g e l i n  dotyczą ramienia lokalnego i 
cechy —III, którym Q u i f o g a przy
pisuje znaczenie ramion głównych 
a które w modelu G e o r g e l i n  są 
ledwo widoczne i traktowane jako od- Rys. 11. a) Obserwowany rozkład natężeń pro- 
nogi. Ta różnica w interpretacji może mieniowania ciągłego dla 11 cm; b) Obliczony 
wynikać z uwzględnienia w analizie rozkład natężeń wg wzorca spiralnego przedsta- 
przez obu autorów różnych wyznacz- wionego na rys. 10 
ników, mających różny rozkład -  jak 
widać z porównania położenia obszarów
H II, H I i gwiazd O, B. Do wniosku, że ramię lokalne nie stanowi w spiralnej 
strukturze Galaktyki ramienia głównego, tym razem na podstawie analizy rozkładu 
wodoru neutralnego, doszedł także H e n d e r s o n  (1977). Zakładając model kine
matyczny wynikający z teorii fal gęstościowych poszukiwał on takiego wzorca 
spiralnego rozkładu H I, który spełniałby następujące warunki:

1. Ramiona spiralne powinny przechodzić przez sześć obszarów tangencjalnych.
Cztery z tych obszarów dla wewnętrznej części Galaktyki wyznaczył H e n d e r s o n  
z rozkładu maksimów profili linii 21 cm . Dwa pozostałe dla zewnętrznej części 
Galaktyki wziął z wyznaczeń optycznych.
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2. Obliczone na podstawie tego modelu profile linii 21 cm powinny zgadzać się z 
obserwowanymi.

W takim modelowym podejściu niewiadome były: liczba ramion poszukiwanego roz
kładu spiralnego i ich kąt nachylenia. Jak widać na rys. 12 przedstawiającym schema-

210 °  160°  1500

Rys. 12. Schematyczne przedstawienie 4-ramionowego wzorca spiralnego wg H e n d e r s o n a .  
Zaczernione łuki wyznaczają styczne obszary radiowe (H I). Rejony zakropkowane przedstawia
ją  optyczne obszary styczne do ramion spiralnych z obserwacji asocjacji, gromad i obszarów H II. 
Zaznaczone są odcinki ramion spiralnych przechodzących przez obszary styczne. (Rys. wg H e n 

d e r s o n a  1977)

tyczny przebieg ramion wodorowych w modelu H e n d e r s o n a ,  Słońce leży między 
ramionami Sagittarius-Carina i Perseus podobnie jak w modelach H u m p h r e y s  
i G e o r g e l i n .  H e n d e r s o n  sugeruje, że uzyskany przez niego czteroramiono- 
wy model struktury spiralnej może przypominać obraz takiej struktury obserwowany 
w NGC 2336. Podobne modelowe podejście do analizy rozkładu wodoru neutralnego 
zastosował S i m o n s o n  (1976). Używał on, podobnie jak H e n d e r s o n ,  modelu 
kinematycznego określonego przez teorię fal gęstościowych z tą jednakże różnicą, 
że usiłował dopasować do obserwacji model dwuramionowy o małym kącie nachy
lenia ramion (ok. 6°). Dopasowanie polegało na skręcaniu całej struktury względem 
linii łączącej Słońce z centrum Galaktyki i porównaniu wyliczonych każdorazowo 
profili linii 21 cm z profilami obserwowanymi. W efekcie otrzymał model, w którym 
cecha Sagittarius nie łączy się z cechą Carina, a cecha Oriona (ramię lokalne) poja
wia się jako izolowany segment. Ten dwuramionowy model upodabnia Galaktykę 
wg autora do galaktyki NGC 1232.
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Mimo pewnych niezgodności w szczegółach ze wszystkich podanych powyżej analiz 
rozkładu cech optycznych i radiowych wydaje się wynikać zgodny wniosek, że nasza 
Galaktyka jest typu morfologicznego zbliżonego do typu Sc o dzielności promieniowa
nia zbliżonej do galaktyki w Andromedzie.

5. SUBTELNA STRUKTURA I ROZKŁAD RAMION SPIRALNYCH 
WZGLĘDEM PŁASZCZYZNY GALAKTYKI

Niezależnie od uzyskania wzorca ogólnej struktury spiralnej w płaszczyźnie Galakty
ki analiza rozkładu wodoru w płaszczyźnie R, Z  wskazuje również na istnienie pewnej 
prawidłowości w rozkładzie przypuszczalnych ramion spiralnych względem płaszczyzny 
Galaktyki. Na rys. 8 i 9 widać, że obszary największego zgęszczenia wodoru w płasz
czyźnie R, Z  stowarzyszone z ramionami spiralnymi leżą systematycznie powyżej i 
poniżej płaszczyzny Galaktyki. Rozkład ten ma charakter falowy, co dodatkowo po
twierdza w jednym z tych pól rozkład jasnych gwiazd (rys. 13). Bliższe badanie tego 
rozkładu wskazuje na długość fali równą ok. 2 kpc dla odległości galaktocentrycznej 
R = 5 kpc i ok. 3 kpc w otoczeniu Słońea. Amplituda fali wynosi ok. 60—100 pc, a szerokość 
ramion spiralnych 600-800 pc. Efekt zafalowania w gazie (wodorze neutralnym) obecny jest

Rys. 13. Rozkład gwiazd Ok B w rejonie Carina nałożony na rozkład gęstości wodoru (H I). 
Linią przerywaną zaznaczono średnią koncentrację gwiazd. (Rys. wg Q u i r o g i 1976)

tylko w tzw. składowej chmurowej stanowiącej istotę ramion spiralnych (Q u i r o g a 1974). 
Szersza międzychmurowa składowa jest rozłożona równomiernie w odniesieniu do płaszczyzny 
Galaktyki. Efekt zafalowania w rozkładzie ramion spiralnych oraz strefę międzychmurową 
przedstawiono schematycznie na rys. 14a, gdzie poszczególne ramiona spiralne oznaczono 
cyframi rzymskimi. Z analizy tego rozkładu Q u i r o g a wnioskuje, że ramiona wydają się
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łączyć w pary związane bezpośrednio ze skokami prędkości w obserwowanej krzywej 
rotacji Galaktyki, którą bardzo schematycznie przedstawia rys. 14b. To samo zjawisko 
można w g Q u i r o g i  zauważyć również w obrazie galaktyki M 31. Sugeruje on 
dalej, że jest to nie tylko efekt kinematyczny, lecz prawdopodobnie również fizyczny, 
ponieważ skład poszczególnych par wykazuje także określone podobieństwa fizyczne. 
Być może fakt ten związany jest z istnieniem „ważnych” i „mniej ważnych” ramion 
spiralnych określonych na podstawie obszarów H II o różnej jasności.

a )

Rys. 14. a) Schematyczny rozkład wodoru neutralnego dla kwadrantu IV. Kółka przedstawiają 
rozkład cłimur, a linia przerywana obejmuje ośrodek międzychmurowy. Widać wyraźnie falowy 
rozkład ramion spiralnych (oznaczonych cyframi rzymskimi) względem płaszczyzny Galaktyki. 
Długość fali tego rozkładu wzrasta z odległością galaktocentryczną. Pary ramion spiralnych - I ,  
-II i -III, -IV  są związane ze skokami w krzywej rotacji przedstawionej schematycznie na 

rys. 14 b) dla tego samego kwadrantu. (Rys. wg Q u i r o g i 1976)

Innym zjawiskiem związanym ze spiralną strukturą Galaktyki, które od szeregu 
lat przyciąga uwagę jest subtelna struktura ramion spiralnych (S c h  m i d t-K a 1 e r 
1977, S c h m i d t-K  a 1 e r i S c h l o s s e r  1973a i b; Q u i r o g a i S c h l o s s e r  
1977; Q u i r o g a  1977). Oprócz powszechnej niejednorodnej fragmentacji ramion 
spiralnych obserwowanej w ramionach spiralnych galaktyk można dostrzec występo
wanie pewnych prawidłowości w rozkładzie materii w ramionach obserwowanych 
wzdłuż płaszczyzny Galaktyki. Zwrócili na to  uwagę S c h m i d t  i S c h l o s s e r  
( S c h m i d  t-K a l e r  i S c h l o s s e r  1973a i b). Na szerokokątnych zdjęciach wew
nętrznej części Galaktyki widać , że ramię Sagittarius-Carina zdaje się być z łożone 
z trzech wąskich, częściowo nakładających się włókien nazwanych przez tych autorów „da-
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chówkami” . Taka optyczna „dachówka” jest włóknem ciągłym o długości ok. 1200 pc i szero
kości ok. 70 pc ( S c h m i d  t-K a 1 e r 1977). Radioastronomiczne dowody istnienia takich 
struktur w wewnętrznych ramionach znalazł z analizy linii 21 cm (v) u i r o g a (1974). „Da
chówki” radiowe mają długość ok. 1700 pc i grubość 90 pc i są nachylone pod kątem 7° do 
płaszczyzny Galaktyki w kierunku rotacji. Podobne struktury istnieją również w ra
mieniu lokalnym. W rozkładzie gwiazdowym obserwowano je już dawno w postaci 
tzw. „Pasa Goulda” stanowiącego grupę obiektów  układających się w pasie nachylo
nym pod kątem 15° do płaszczyzny Galaktyki. „Dachówkowy” rozkład wykazuje 
również w lokalnym ramieniu wodór neutralny. Jednakże „dachówki” radiowe o 
długości ok. 1300 pc pokazują bardziej falową strukturę niż „dachówki” optyczne 
i nie mają tak ostro określonych krawędzi ( Q u i r o g a  i S c h l o s s e r  1977).

„Dachówkową” strukturę ramienia lokalnego przedstawia rys. 15 wzięty z pracy u i- 
r o g i  i S c  h l o s s e r a  (1977), gdzie lokalną „dachówkę” gwiazdową określa

Rys. 15. Przekrojowy rozkład materii w zdłuż lokalnego ramienia. Składową gwiazdową ramie
nia przedstawia „dachówka” oznaczona linią pogrubioną. Linia kropkowana ukazuje rozkład skła
dowej gazowej (wodoru neutralnego). Wyraźnie widać „dachówkową” strukturę w obu składo

wych ramienia spiralnego. (Rys. wg Q u i r o g i  i S c h l o s s e r a  1977).

czarna gruba linia oznaczona numerem 1, a „dachówki” radiowe linia kropkowana. 
Takie „dachówkowe” optyczne struktury można również zaobserwować w wielu ga
laktykach Sb i Sc odpowiednio nachylonych do linii widzenia. Wydaje się, że te 
struktury można wiązać z fragmentami ramion spiralnych („ostrogami”) o długości 
1 -2  kpe stromo nachylonych do biegu tych ramion. Z powyższego w ynikałoby po
nownie, że nasza Galaktyka może również charakterem fragmentacji ramion spiral
nych odpowiadać galaktykom typu Sc, na co zwróciła uwagę już H u m p h r e y s  
( 1976). We wszystkich przedstawionych w tym artykule modelach spiralnej struktury 
Galaktyki wyłączano obszar centralny (do R  = 4 kpe), mimo że są wskazówki na 
istnienie struktury spiralnej również wewnątrz tego obszaru ( G r a p e  1978; S a n 
d e r s  i in. 1977). Obecne dane o rozkładzie wodoru i innych wyznaczników ra
mion spiralnych nie są jednak wystarczające dla wytyczenia i badania takiej struk
tury w obszarze centralnym. Istniejące tam przypuszczalnie cechy spiralne składają 
się prawdopodobnie głównie z py łu , dla którego brak nadal wystarczających da
nych obserwacyjnych. Ponadto analiza struktury spiralnej w obszarze centralnym jest 
utrudniona przez skomplikowany obraz pola prędkości w tym  obszarze ( B u r t o n  
i L i s z t  1978).
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COSMOLOGICAL IMPLICATIONS OF THE PRIMEVAL NUCLEOSYNTHESIS

S u m m a r y

A review is given of numerous cosmological implications and constraints derived from fitting 
of observed and theoretical light elements abundances.

1 ..WSTĘP

Artykuł ten został oparty na wykładach, których miałem możliwość wysłuchać 
w lipcu 1979 r. w trakcie szkoły „Physical Cosmology” w Les Houches. Objęły one 
dużą część tematyki i badań współczesnej kosmologii zarówno obserwacyjnej, jak i te
oretycznej. Moją szczególną uwagę zwróciło zastosowanie rozważań dotyczących nu- 
kleosyntezy lekkich pierwiastków do testowania różnych modeli Wszechświata i teorii 
fizycznych oraz użycie tych rozważań jako  „teleskopu” patrzącego w bardzo wczesne 
etapy rozwoju Kosmosu. Omówieniem właśnie tych problemów zajmujemy się poniżej.

Przyjmijmy za punkt wyjścia do rozważań dotyczących kosmologii i nukleosyntezy 
(tzw. „pierwotnej” lub .kosmologicznej”) tzw. „standardowy model Wszechświata” , 
opisany m.in. w książkach Z e l d o w i c z a  i N o w i k o w a  (1976) i W e i n b e r g a  
(1972). Opiera się on na kilku upraszczających założeniach:

[215]
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1. Wszechświat w dużej skali jest i był przestrzennie jednorodny i izotropowy.
2. Ogólna teoria względności (OTW) ze stałą kosmologiczną A = 0 jest stosowana 

do opisu modelu Wszechświata.
3. Kosmiczne promieniowanie reliktowe jest pozostałością po gorącym okresie w ewo

lucji Wszechświata, w którym wszystkie istniejące cząstki pozostawały ze sobą w równo
wadze termodynam icznej.

4. Istotną rolę w ewolucji Wszechświata, gdy kT y < mn c2 (k  -  stała Boltzmana,
T  — temperatura promieniowania, — masa pionu, c — prędkość światła), odgrywa
ły talko znane cząstki: fotony y, leptony e ~ , vg, p T , v , bariony n, p  i ich antycząstki.

5. Gęstość liczby barionowej nb >  0 i liczby leptonowej nl jest mała w porównaniu 
z gęstością fotonów ( n j n ^  ~  10“ 9 z obserwacji, n jn ^  1).

Wszystkie powyższe założenia są zgodne z wynikami obecnie wykonywanych obserwa
cji, niemniej te ostatnie nie przeczą pewnym, często istotnym, odchyłkom od modelu 
standardowego. W tym artykule zostaną przedyskutowane implikacje i więzy dla mode
lu Wszechświata, wypływające z badań nad nukleosyntezą w jego pierwszych minutach 
„życia” .

Równania Einsteina OTW z metryką Robertsona-Walkera, zgodnie z punktami 1 i 2 
przyjmują postać (po podstawieniu i?3 = F):

(fdf)2 = 3 * P ^ " 9k°2 V2'3 (1) 

i  (pc2> 0 +  Pf  = 0, (2)

gdzie k = 8 rr G /c2. V jest współporuszającym się z materią elementem objętości,
k  = 0, ± 1 jest tutaj krzywizną przestrzeni. Jeśli lim p = 00 o  pc2 + 3p >  0,

K->0
to dla małych V w równaniu (1) można odrzucić człon z krzywizną. Dostajemy wtedy:

(l d v \  . 2 (f d i )

Dla rozważań dotyczących nukleosyntezy równanie to całkiem wystarcza, gdyż oba 
człony po prawej stronie w równaniu (1) są w tej chwili (t = t  ) porównywalne, 
a współporuszający się z materią element objętości V jest ok. 1027 razy większy niż 
w okresie nukleosyntezy.

Wszędzie w tekście, o ile nie zostanie to specjalnie zaznaczone, wyraz „nukleosyn- 
teza” będzie oznaczał nukleosyntezę kosmologiczną (w odróżnieniu od gwiazdowej), 
a wyraz „model” — rozważany aktualnie model Wszechświata. Praca niniejsza opiera 
się w dużej mierze na artykule S c h r a m m a  i W a g o n e r a  (1977).
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2. NUKLEOSYNTEZA W MODELU STANDARDOWYM

Wielki Wybuch rozpoczął się erą hadronową, w której istniało bardzo wiele rodza
jów cząstek w- równowadze termodynamicznej. Rozszerzanie się Wszechświata powodo
wało obniżenie jego temperatury i kolejną anihilację ciężkich cząstek. Gdy tempera
tura spadła poniżej kT  -  m ^c2 ~  200 MeV, pozostały tylko lekkie leptony, fotony 
i resztka barionów, która nie anihilowała z powodu asymetrii nh >  0. Pozostawały 
one ze sobą w równowadze termodynamicznej dzięki oddziaływaniom słabym i elektro
magnetycznym. Dalsze obniżanie temperatury powodowało kolejno anihilację mionów, 
odłączanie neutrin mionowych i elektronowych ( O s t r o w s k i  1978), wreszcie anihi- 
lację par e e +. Odłączenie neutrin — gdy ich średnia droga swobodna przewyższyła 
rozmiary „horyzontu cząstek” — i anihilacja elektronów spowodowały wyłączenie reak
cji utrzymujących równowagowy stosunek protonów p  i neutronów n (przykładowo 
e + n p  + vg, e~ + pć? n + vg) i praktyczne zamrożenie stosunku =

= exp [(mp — mn) c2/kTz \, gdzie Tz ~  Tg = 2mec2/k. Dopóki fotodysocjacja deute- 
ru D stanowiła tamę dla reakcji jądrowych, jedynym procesem zmieniającym stosunek 
protonów do neutronów był powolny rozpad (3 tych ostatnich- Dopiero, gdy tempera
tura obniżyła się na tyle, aby reakcja p + n ć? D + y  mogła przebiegać tylko 
w prawą stronę, zaczęła działać masowa produkcja innych lekkich pierwiastków:
2H, 3He, 4He, 6Li, 7Li, 7Be, poprzez reakcje takie, jak np.: p + n -*2H + 7 ,
2H + 2H -*■ 3He + n, n + 3He ->• 4He + 7 , 3He + 4 He -* 7 Li -*• 7 Li + 7 . Prawie wszystkie neu
trony zostały wbudowane w te pierwiastki. Jądra o masach atomowych A = 5 i A = 8 
są bardzo niestabilne i utworzyły tamę na drodze do syntezy pierwiastków cięższych.

1 2 >stM '3 4

Rys. 1. Obfitości pierwiastków Xą  i gęstość barionowa w okresie pierwotnej nukleosyntezy dla 

typowego modelu otwartego, Tg =  T/10^ K, t -  wiek Wszechświata

Dlatego te ostatnie wytworzyły się jedynie w znikomych ilościach (patrz rys. 1). Waż
niejsze reakcje używane do obliczenia obfitości pierwiastków wyprodukowanych w pro-
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cesie nukleosyntezy można znaleźć-w  pracy S c h r a m m a  i W a g o n e r a  (1977). 
Istotny wpływ na przebieg nukleosyntezy w modelu standardowym mają obecne war
tości gęstości materii pQ i temperatury kosmicznego promieniowania t ła  TQ. Okazuje 
się, że wyniki nukleosyntezy określa jednoznacznie utworzony z nich „parametr gęsto-

o
ści barionowej” h = nb\n^ a  p J T Ponieważ Tq znamy z dosyć dużą dokładnością 
(T  = 2,9 K), więc różne wartości h odpowiadają różnym wartościom gęstości p Q. 
Obliczenia obfitości końcowych wykazały, że w czasie syntezy pierwotnej prawie 
wszystkie neutrony zostały wbudowane w 4 He (rys. 1). Produkcja helu powinna za
tem  być bardzo słabo zależna od gęstości materii, gdyż żaden z istotnych dla nukleo
syntezy 4 He czynników — wydajność słabych oddziaływań i szybkość ekspansji — nie 
zależy od pb ( < p y w tym czasie). Inaczej jest w przypadku innych pierwiastków. 
Deuter jest rozbijany i przebudowywany w czasie zderzeń (patrz reakcje w pracy 
S c h r a m m a  i W a g o n e r a  (1977)) i dlatego duże gęstości barionowe dają niską 
jego obfitość w produkcie końcowym. Oczywiście przeciwnie jest w przypadku pier
wiastków cięższych niż 4 He. Te jakościowe rozważania potwierdzają szczegółowe ob
liczenia wykonane przez W a g o n e r a  (1973); zależność końcowych obfitości pro
duktów w funkcji pQ przedstawiono na rys. 2.

L g t a t i T / T J 3)  [gem '3]

Rys. Z  K ońcow e obfitości pierwiastków X ą  w yprodukow anych w  m odelu standardowym  w zależ
ności od wartości obecnej gęstości materii pQ. Na brzegu rysunku zaznaczono obfitośc i obserwowane

Przedyskutujmy jeszcze wyniki pomiarów obfitości lekkich pierwiastków we Wszech- 
świecie. Podstawowym produktem nukleosyntezy jest hel 4 He. Z obserwacji linii emi
syjnych międzygwiazdowego helu w kilku galaktykach P e i m b e r t  (1975) wywnios
kował, że 0,20 <  X  (^He) <  0,25 i można zaobserwować bardzo słaby wzrost obfi
tości helu przy widocznym wzroście ilości pierwiastków cięższych niż bor. Potwier
dzają to obserwacje S e a r l e ’ a i S a r g e n t a  (1972) m łodych galaktyk gdzie 
X(A >  8) jest małe. Obliczenia pokazują, że ilość helu wytworzona w gwiazdach 
musi być mniejsza niż 25% obserwowanej obfitości. Zgadza się to  z wynikami P e i m-
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b e r t a ,  że w silnie przeewoluowanych systemach jest jedynie 4—6% helu więcej niż 
w „młodych” . Informacje dotyczące obserwacji obfitości helu znajdzie czytelnik w pra
cy S c h r a m m a  i W a g o n e r a  (1977). Bardzo ważne są obserwacje obfitości in
nych pierwiastków, szczególnie 2H, 3He, i 7Li, gdyż mogą nam dostarczyć informacji 
dotyczących obecnej ■ wartości pQ, co widać z rys. 2. Jednak wyciągnięcie jakichkolwiek 
wniosków jest tutaj trudne ze względu na potrzebę uwzględnienia późniejszej przeróbki i pro
dukcji tych pierwiastków w gwiazdach i przestrzeni między nimi. Na przykład deuter nie jest 
obserwowany w ogóle na powierzchni Słońca ze względu na efektywną destrukcję w procesie 
p + 2H -> 3He + 7 . W przestrzeni międzygwiezdnej działa przeróbka lekkich jąder na skutek 
działania promieni kosmicznych, mogą być one także wytwarzane przy wybuchach superno
wych. Stwarza to ogromne trudności przy interpretacji jakichkolwiek pomiarów, przegląd sytua
cji w tej dziedzinie można znaleźć w pracy R e e v e s a  (1974). Mierzone zakresy obfitości, 
po uwzględnieniu destrukcji 2H, zostały zaznaczone na brzegu rys. 2. Rozważania 
teoretyczne sugerują, że udział w nich nukleosyntezy niekosmologicznej silnie zależy 
od tego, który nuklid rozważamy. W przypadku 2H, 3 He i 7 Li wkład ten nie po
winien przewyższać kilkudziesięciu procent wartości mierzonej. Obserwowane obfitości 
pierwiastków ciężkich A >  12, jak i lekkich 6Li i 11B są znacznie większe od wy
nikających z pierwotnej nukleosyntezy. Musiały zatem powstać na skutek innych, 
późniejszych procesów.

3. MODELE NIESTANDARDOWE

Przedyskutujemy teraz implikacje, jakie nia dla nukleosyntezy odrzucenie niektórych 
założeń modelu standardowego. Dla prostoty będziemy się każdorazowo ograniczać do 
opuszczenia tylko jednego z założeń ( 1).

I. MODELE ANIZOTROPOWE I MODELE NIEJEDNORODNE

Analiza czynników, które mogą wpłynąć na nukleosyntezę we współporuszającym 
się z materią elemencie objętości pokazuje, że istotne są tylko trzy:

1. Szybkość ekspansji określona przez uogólnienie równania (3) na tzw. równanie 
Rauchaudhuri (E 11 i s 1973):

( j ś j f J 2 = 3 Kpc2 + 2 ̂ 2/3 c2 / [£ > ;  n + 2(to2 -  a2) ] ^ 1' 3 dV,  (4)

gdzie włączono lokalne własności materii: u  -  skalar rotacji, a -  skalar ścinania 
i tiM; n — dywergencja czteroprzyspieszenia wytwarzana przez gradienty ciśnienia.

2. Wartość określonego już poprzednio parametru gęstości barionowej.
3. Rozkład neutrin w przestrzeni fazowej.
Tutaj zajmiemy się przedyskutowaniem czynnika pierwszego, czynnikiem trzecim 

zajmiemy się w punkcie II.
Dotychczas rozważano wpływ na produkcję pierwiastków trzech typów odchyłek 

od modelu standardowego: anizotropii ekspansji, niejednorodności adiabatycznych i nie-
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jednorodności izotermicznych. W modelach pierwszego typu, jednorodnych anizotropo
wych (a =£ 0, £i = oj = 0) istnienie niezerowego ścinania w równaniu (4) przy
spiesza ekspansję i modyfikuje w ten sposób obfitości wyprodukowanych pierwiastków.
Jeśli zażądamy zgodności z obserwowanymi obfitościami 4 He i 2H, to dostajemy bar
dzo silne ograniczenie na anizotropię Wszechświata, silniejsze nawet niż wypływające 
z obserwowanej .izotropii kosmicznego promieniowania t ła  ( B a r r o w  1976). Fluk
tuacje adiabatyczne mogą spowodować małe różnice' w porównaniu z modelem stan
dardowym tylko wtedy, gdy ich skala jest mała w porównaniu z rozmiarami hory
zontu, tzn. jeśli działają jak fale dźwiękowe. Gdy rozmiary zaburzenia są większe, 
wtedy można je traktować jak oddzielny „wszechświat” , którego ewolucja jest kon
trolowana przez te same prawa, co model standardowy. Nie może to dać istotnych 
od niego odchyłek, jak pokazał G i s l e r  i in. (1974). Większych rozbieżności można 
się spodziewać w przypadku niejednorodności izotermicznych (tzn. Ty niezmienrte w 
przestrzeni, jedynie niejednorodności pb). W tym przypadku wyniki nukleosyntezy bę
dą identyczne, jak w modelach standardowych z różnymi wartościami parametru gęsto
ści barionowej h — silniej zmodyfikowane obfitości 2H, 3He, 7Li, a słabiej 4 He. 
Możliwość mieszania po okresie nukleosyntezy obszarów o dużej i małej pb mogłaby 
dać zgodność obserwacji z modelem standardowym o niskiej gęstości barionowej. Roz
ważając tego typu procesy trudno podnieść, dopuszczalną przez obserwowane obfito
ści lekkich pierwiastków, górną granicę dla średniej gęstości barionów o czynnik w ięk
szy niż dwa ( E p s t e i n  i P e t r o s i a n  1975). W obszarach o bardzo dużych gę
stościach pb byłyby wtedy produkowane cięższe pierwiastki, ale ich obfitości różniły
by się od obserwowanych ( W o o s l e y  1975).

II. WIELKA GĘSTOŚĆ LICZBY LEPTONOWEJ («, >

Ponieważ z obserwacji n _ — n + = n _ <  n„, więc jest oczywiste, że duża war-e e e '
tość tli m°że być związana jedynie z nadwyżką neutrin nad antyneutrinami (lub na 
odwrót), co jest równoważne istnieniu zdegenerowanego „ t ła ” (anty-) neutrinowego 
( O s t r o w s k i  1978). Może ono w pływać na proces nukleosyntezy na dwa sposoby.
Po pierwsze, jak widać z (4) zwiększona przez neutrina gęstość energii (pv <*■ E 4 dla 
zdegenerowanych neutrin, gdzie jest ich energią Fermiego) zwiększa szybkość eks
pansji modelu. Zatem od momentu zamrożenia stosunku n/p  do chwili rozpoczęcia 
reakcji syntezy jądrowej mniej neutronów zdąży się rozpaść i w ten sposób zostaną 
zmodyfikowane, obfitości lekkich pierwiastków. W taki jedynie sposób mogą ingerować 
neutrina mionowe.

Drugim sposobem, najistotniejszym dla neutrin elektronowych, jest ich wpływ 
na wydajność reakcji n <=> p.  Na przykład zdegenerowane „morze” antyneutrin V mogłoby 
w reakcjach n + e + <=» vg + p  wymusić równowagowy stosunek n j n p >  1, a to zmieniło
by znacznie obfitości wyprodukowanych w procesie nukleosyntezy pierwiastków. W przypad
ku zdegenerowanych v£ równowaga zostałaby przesunięta w drugą stronę — n j n  <  1 -  i, 
praktycznie rzecz biorąc, nukleosynteza kosmologiczna nie nastąpiłaby w ogóle. Wyniki 
nukleosyntezy dla tych przypadków z pracy W a g o n e r  a, F o w l e r a  i H o y l e ’ a 
(1967) przedstawiono na rys. 3.
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III. WSZECHŚWIAT SYMETRYCZNY (Nb = 0)

Nukleosyntezę w model ach .kosmologicznych z zerową liczbą barionową rozważał 
S t e i g m a n  (1976). W takich modelach anihilacja okazuje się bardzo efektywną i 
otrzymany stosunek jest znacznie mniejszy od obserwowanego. W tych warun
kach nie może powstać znacząca ilość jakichkolwiek jąder złożonych. Rozważanie 
modeli symetrycznych straciło na wadze, gdy okazało się, że zaproponowany przez 
O m n e s a  (1979) proces rozdzielenia'Jiiaterii od antymaterii był oparty na fałszy
wym modelu fizycznym.

IV. ISTNIENIE „NOWYCH” CZĄSTEK

Przypomnijmy, że własności modelu Wszechświata mogą wpływać na proces nukleo- 
syntezy dopiero dla temperatur T <  2mec^lk ~  1 MeV, czyli dla jego wieku t >  1 s. 
Ogranicza to rodzaje cząstek, kióre mogą wtedy modyfikować warunki równowagi do 
takich, których masa m < 1 MeV lub czas życia r  >  1 s i które przynajmniej słabo 
oddziałują. Tutaj omówimy ewentualne znaczenie grawitonów, nowych neutrin, kwar
ków i superbarionów.

Grawitony i ostatnio postulowane przez teorie supergrawitacji grawitina oddziałują 
tylko grawitacyjnie i dlatego odłączyły się bardzo wcześnie od materii (oddziałują 
przecież tylko grawitacyjnie), gdy — w erze hadronowej — istniało wiele rodzajów czą
stek w równowadze termodynamicznej. Dlatego grawitony i grawitina mogły unieść 
jedynie niewielką część energii i w okresie nukleosyntezy nie mogły być istotne dyna
micznie -  P grawitonów < Py -

A r
Rys. 3. Końcowe obfitości pierwiastków X ą  wyprodukowanych w modelu zawierającym równą ilość 

zdegenerowanych neutrin elektronowych i mionowych. Q>v -  parametr degeneracji

'Szybkość ekspansji Wszechświata mogłaby zostać zwiększona, gdyby istniały nowe 
typy neutrin. Jednym t  nich mogłoby być neutrino związane z nowo odkrytym, cięż-

4 -  Postępy Astronomii z. 3
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kim leptonem  r. Doświadczalna detekcja nowych neutrin jest sprawą szalenie trudną 
ze względu na ich bardzo m ały przekrój czynny na oddziaływania. Rozważania nad 
nukleosyntezą w modelu standardowym stwarzają ciekawą możliwość oceny maksymal1 
nej liczby takich neutrin. Y a n g  i in. (1979) ocenili, że liczba ich lekkich rodza
jów (m <  1 MeV) nie może być większa niż trzy, ograniczając w ten sposób liczbę 
leptonów (posiadających neutrina) do już odkrytych: e ~ , , r ~ . Jeśli, mogą istnieć 
swobodne kwarki, to nie mogą one zmienić przebiegu nukleosyntezy. S t e i g m a n  
(1979) twierdzi, ze przejście fazowe pomiędzy cieczą swobodnych kwarków a materią 
złożoną ze'znanych cząstek powinno zajść w przedziale temperatur 400-^200 MeV.
W późniejszym okresie, gdy T  <  1 MeV, gęstość swobodnych kwarków jest 
~  1 0 ~ 20 nb . C a r l i t z  i in. (1973) zaproponowali nowy wariant stworzonej przez 
H a g e d o r n a teorii statystycznej hadronów. Postulowali tam, że wczesny Wszech-

oo
świat b y ł zapełniony superbarionami o masach m  ~  10 /w i wielkich-liczbach bario-
nowych. Możliwe jest, że rozpad tych cząstek nastąpił, gdy temperatura T  spadła 

o y
znacznie poniżej 10 K. W takim przypadku nukleosyntezą zachodzi odmiennie: domi
nuje reakcja n + p  -+ D + y.  W rezultacie powinno powstać bardzo wiele deuteru, 
i  niewiele helu. Dokładniejsza analiza tego przypadku może chyba zaczekać na od
krycie chociażby jednego hadronu z ładunkiem barionowym większym  od 1.

V. ALTERNATYWNE TEORIE GRAWITACJI

Zamieniając OTW w założeniach podanych we wstępie na jakąś inną teorię metrycz
ną grawitacji wpłyniem y na produkcję pierwiastków tylko przez zmianę tempa ekspan
sji. Obserwowane obfitości znacznie ograniczają liczbę teorii, które mogą konkurować 
z teorią Einsteina ( W a g o n e r  1967). W pracy Y a n g  a i in. (1979) wykorzystano 
nukleosyntezę kosmologiczną do ustanowienia ograniczeń na szybkość zmian stałej gra
witacji w trakcie ewolucji Wszechświata.

4. ZAKOŃCZENIE

Powyższa dyskusja pokazała, jak wiele Więzów na parametry modelu Wszechświata i na 
współczesną fizykę narzuca proces pierwotnej nukleosyntezy kosmologicznej. Olbrzymia 
ilość rozmaitych obserwacji oraz zgodna z nimi obliczona obfitość 4He sugeruje, że model 
standardowy Wszechświata jest modelem najlepszym. W jego ramach — zakładając, że nie 
mylimy się w ocenach wydajności procesów syntezy jądrowej innych od pierwotnego i pro
cesów destrukcji jąder -  dostajemy silne ograniczenia na obecną średnią gęstość materii. 
Y a n g  i in. (1979) ocenili na podstawie obfitości 4He, że stosunek gęstości materii pQ do 
gęstości krytycznej p £r =  3H2qc2/8 tiG wynosi f i  < 0,1 , a z obfitości deuteru 0,01 < S l <  

<  0,02. Praca M a t h e w s a  i V i o 1 i (1979) wykorzystuje m etodę opartą na pomia
rze stosunku obfitości ^Li do D, która jest m ało czuła na przeróbkę pierwiastków w Ga
laktyce. Otrzymano ograniczenia 0,02 <  O, <  0 ,46 nawet jeśli 90% deuteru lub litu jest 
pochodzenia galaktycznego, lub jeśli szybkość ekspansji b yła  znacznie różna od szybkości 
wynikającej z OTW.

Rozważania dotyczące nukleosyntezy dają w chwili obecnej chyba jedyną możliwość 
wglądu W pierwsze sekundy życia Wszechświata. Mówiliśmy, jak dgranicza to liczne stopnie
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swobody modelu kosmologicznego, jak dostarcza potężnego narzędzia badań fizyki cząstek 
elementarnych ograniczając ilości i charakterystyki leptonów i hadronów ( D o v e r  i in. 
1979), jak testuje teorie grawitacji. Silne poparcie, jakiego nukleosynteza udzieliła modelo
wi standardowemu, zmusza do teoretycznego uzasadnienia niektórych z jego założeń, ta
kich jak asymetria barionowa i wartość entropii na barion rzędu 109 ( S c h r a m m  i 
T u r n e r  1979) czy jednorodność i izotropia wczesnego Wszechświata ( T u r n e r  1979).

Rys. 4. Pas zgodności wyników nukleosyntezy pierwotnej z obserwacjami ^He, ^H, ^He, ^Li w modelu za
wierającym zdegenerowane neutrina elektronowe i mionowe równocześnie; i ^  są odpowiednimi parame
trami degeneracji. Wzdłuż pasa zaznaczono wartości n Q, przy których uzyskuje się to dopasowanie. Krzywe 

przerywane odpowiadają przyjęciu możliwości większych b łędów  obserwacyjnych

Oczywiście nie możemy wykluczyć modeli niestandardowych, w których kilka założeń 
ze wstępu jest złamanych w taki sposób, aby wyprodukować obserwowany Wszechświat. 
Przykładowo: D a v i d  i R e e v e s  (1979) roźważyli nukleosyntezę w obecności zde- 
generowanych neutrin elektronowych i mionowych jednocześnie (patrz rys. 4). Przyjęcie 
w rozważaniach „postulatu prostoty” tylko formalnie uwalnia od takich kłopotów. Dodaj
my, że otrzymane na tym polu rezultaty są tym cenniejsze, że zawodzą niektóre klasyczne 
metody. T i n s l e y  (1979) pokazała, że słabo znane efekty ewolucyjny, z którymi ma
my do czynienia obserwując dalekie obiekty, praktycznie uniemożliwiają odczytanie z dia
gramów Hubble’a danych dotyczących gęstości Wszechświata. Z pracy P e e b l s a  (1979) 
widać, jak wiele problemów stawiają przed bezpośrednimi pomiarami trudności związane 
z „ukrytą masą” i stosunkami masa-jasność dla galaktyk. Oczywiście wyniki uzyskane 
dzięki badaniu procesu nukleosyntezy pierwotnej i obserwacjom obfitości pierwiastków są 
obramowane całą serią założeń, wydają się jednak obiecującym krokiem naprzód na dro
dze do wyjaśnienia, jaki jest nasz Wszechświat i dlaczego jest taki, jaki jest.
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Rys. 5. Więzy narzucane na stałą Hubble’a HQ i parametr gęstości przez różne działy fizyki i astrono

mii w modelu standardowym. Włączono ograniczenia wynikające z bezpośredniego wyznaczania HQ, 

z wieku Wszechświata tQ, parametr decelaracji qQ, wartość minimalną fi^(min) i najbardziej prawdopo

dobną (najlepsze) wkładu materii galaktyk do S1Q, wartość maksymalną p^(m ax) i najbardziej praw

dopodobną pD (najlepsze) obecnej gęstości pQ, wynikające z modelu syntezy deuteru w modelu standardowym

Dziękuję Dr Stanisławowi Z i ę b i e  za pomoc w przygotowaniu tej pracy do druku.
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O WYZNACZANIU STAŁYCH LIBRACJI DOWOLNEJ KSIĘŻYCA

K A R O L  K O Z I E Ł

Obserwatorium Astronomiczne Uniwersytetu Jagiellońskiego (Kraków)
(Otrzymano 29 listopada 1979 r.)

S t r e s z c z e n i e  — Przedstawiono wyniki łącznej i jednorodnej redukcji ośmiu szeregów iibracyj- 
nych. Na ich podstawie, po wyprowadzeniu pewnych nowych formuł, wyznaczono wszystkie sześć sta
łych libracji dowolnej wraz ze stałymi libracji wymuszonej.

OB O nPEflM EHHH nOCTOflHHŁDi CBOEOflHOft /IMEPAIJMH JIYHbl. K. K o  3 e n . C o  «  e p  w  a- 

h  h  e — I lp ejjC T a B n eH O  pe3ynbT aT bi 0H H 0B penieH H 0it h  ORHopoAHoft p e n y k u h h  8  jiHSpauHOHHbix p a f lO B . Ha 
h x  ocH O B aH H U  H cn oJ ib 3ya  H O B tie  (JjopM ynbi on p e flen eH O  B ce  6  nocTOHHHbix c B o S o flH o ii nnB pauH H  B M e cT e  

c  nocTOHHHbiMH B b iH y jK A eH o ił n n 6 p a u ,H H .

ON THE ESTIMATION OF THE FREE LIBRATION CONSTANTS OF THE MOON. S u m m a r y  
— The results o f simultaneous and homogeneous reduction of 8 libration series are presented. On this 
basis all 6 free libration constants and forced libration constants have been estimated using some new 
formulae.

Gdy 140 lat temu królewiecki astronom B e s s e l  (1839) wypracował w szczegółach metodę obser
wacji ruchu obrotowego Księżyca dokoła jego środka masy oraz redukcji tych obserwacji, a uczniowie 
jego S c h l i i t e r  i W i c h m a n n  wykonali piękne szeregi obserwacji heliometrycznych poświęco
nych temu problemowi z zamiarem wyznaczenia tzw. stałych libracji fizycznej Księżyca -  zarówno 
W i c h m a n n  (1846, 1847), który zredukował własne obserwacje, jak i F r a n z  (1889), który kilka
dziesiąt lat później zredukował obserwacje S c h l i i t e r a ,  pokusili się o wyznaczenie stałych libracji 
dowolnej razem ze stałymi libracji wymuszonej. Jednakże próby wyznaczenia w szczególności stałych 
libracji dowolnej nie doprowadziły wówczas do zadowalających wyników i to zarówno ze względu na 
zbyt m ałą dokładność ówczesnych obserwacji, jak przede wszystkim z tego powodu, że okresy trwania 
poszczególnych serii obserwacyjnych by ły  za krótkie w stosunku do periodów występujących w wyra
żeniach na.librację dowolną wyrazów okresowych, a metody redukcji nie by ły  przy tym dostatecznie 
precyzyjne. Toteż rozbieżność wyników uzyskiwanych z szeregów tak w XIX jak i w początkach XX 
stulecia jest ogromna: wg B e l k o w i c z a  (1949) amplituda libracji dowolnej w długości waha się od 
11" w szeregu bamberskim Hartwiga do 40" w szeregu kazańskim Banachiewicza, a J a k o w k i n  
(1952) podaje na tę  samą amplitudę na podstawie szeregu Niefiedjewa wartość 78" ± 16". Podobnie 
stałe charakteryzujące fazy libracji dowolnej w długości wzięte dla tej samej epoki wahają się wg 
B e l k o w i c z a  (1949) od 59° do 310°. Ten stan rzeczy należy przypisać zarówno małej dokładno-

*Wszystkie prace zamieszczone w tym dziale przedstawione były  na XIX Zjeździe PTA, Warszawa, 
wrzesień 1979 r.
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ści obserwacji oraz zbyt szczupłej ich liczbie w pojedynczych, czasowo za krótkich szeregach obser
wacyjnych, jak i metodom redukcji nie spełniającym podstawowych założeń metody najmniejszych kwa
dratów. A na dodatek tacy autorzy, jak np. J a k o w k i n (1928), wyznaczają libraćję dowolną w d łu 
gości z pozostałości uzyskanych po wyrównaniu obserwacji Księżyca ukierunkowanych na otrzymanie 
stałych libracji wymuszonej, przy czym na pozostałości te składają się oczywiście przede wszystkim . 
ogromne b łędy  samych obserwacji. F r  id  l a n d  (1959) postanowił wyznaczyć stałe libracji dowolnej 
w długości, spełniając powyższe postulaty przynajmniej w części: wziął mianowicie dwa szeregi, tj. dor- 
packi H a r t w i g a  ( K o z i e ł  1948, 1949a) i kazański N i e f i e d j e w a  (1951) z lat odpowiednio 
1884-1885 i 1938-1945, czyli dostatecznie odległe czasowo, zawierające jednak w każdym z tych 
szeregów za mało obserwacji dla uzyskania wartościowych rezultatów. Pokazał wszakże przy tym, 
w jak dużym stopniu na otrzymywane wartości amplitudy i fazy libracji dowolnej w długości wpływa 
przyjmowana skądinąd wartość głównej stałej libracji wymuszonej, a mianowicie mechanicznej eliptycz- 
ności Księżyca f .

W 1967 r. opublikowałem ( K o z i e ł  1967) w międzynarodowym czasopiśmie „Icarus” łączne i 
jednorodne opracowanie czterech szeregów heliometrycznych, zawierających 3282 obserwacje Księżyca 
wykonane w okresie od 1877 do 1915 r., czyli na przestrzeni 38 lat. Aby się ustrzec dyskutowanych 
wyżej wad, wyznaczyłem stałe libracji dowolnej w długości łącznie ze stałymi libracji wymuszonej, za
stosowawszy przy redukcji nową metodę podaną przeze mnie odnośnie do wyrównywania heliome
trycznych obserwacji Księżyca, a polegającą na tworzeniu równań obserwacyjnych zawierających po le
wej stronie wprost zasadnicze niewiadome problemu, czyli w naszym wypadku stałe libracji dowolnej 
w długości i stałe libracji wymuszonej, natomiast po prawej stronie wielkości niezależne sQ -  s£, tj. 
różnice mierzonych i obliczanych odległości kątowych s obserwowanego krateru Mosting A od oświe
tlonego brzegu tarczy Księżyca w nastawianych kątach pozycyjnych p. Ten proceder pozwolił przepro
wadzić wyrównanie zgodnie z podstawowymi zasadami metody najmniejszych kwadratów, a w praktyce 
da ł znacznie mniejsze b łędy  średnie niewiadomych, niż to by ło  możliwe przy pomocy poprzednio sto
sowanych metod. W wyniku przeprowadzonych rachunków otrzymałem ( K o z i e ł  1970) na amplitudę 
A  i fazę a libracji dowolnej w długości:

a na b łąd średni obserwacji typowej ± 0"47.
Przed trzema laty astrónomka francuska Odile C a  la  m e  (1976) opublikowała wyniki redukcji 

obserwacji laserowych Księżyca pod kątem uzyskania stałych libracji dowolnej. Wyprawy Apollo XI,
XIV i XV ustawiły w latach 1969—1971 w różnych częściach Srebrnego Globu zwierciadła laserowe, 
a sonda radziecka Łuna-21 umiejscowiła na Księżycu w styczniu 1973 r. zwierciadło laserowe za po
średnictwem Łunochodu. Wszystkie te zwierciadła pozwalają wyznaczać ich odległości od punktów 
obserwacji na Ziemi ź olbrzymią dokładnością rzędu poniżej 1 m. Posługując się tak dokładnym i obser
wacjami, można by się spodziewać bardzo dokładnych rezultatów odnośnie do stałych libracji dowol
nej. Tu jednak zjawiają się poważne trudności. Pierwsza i główna trudność polega na tym, że period 
wyrazu okresowego przedstawiającego libraćję dowolną w węźle jest rzędu 75 lat, podczas gdy C a 1 a- 
m e dysponuje obserwacjami jedynie na przestrzeni 5 lat. Period zaś wyrazu okresowego dającego libra- 
ęję dowolną w nachyleniu wynosi co prawda tylko ok. 27,3 dni, ale to  jest prawie tyle co miesiąc gwia
zdowy, stwarzając wobec tego ogromne trudności w wyrównaniu przy oddzieleniu odpowiednich niewia
domych. Do tego dochodzi jeszcze bardzo nieprzyjemny fakt, że C a 1 a m e przyjmuje w głównej czę
ści swej dyskusji stałe libracji wymuszonej jako wielkości z góry znane, gdy tymczasem wyznaczana 
przez nią faza i odpowiednia amplituda wyrazu libracji dowolnej zależą od mechanicznej eliptyczności 
Księżyca f,  która jest zasadniczą niewiadomą w problemie wyznaczania stałych libracji wymuszonej.
W tym stanie rzeczy, chociaż C a 1 a m e otrzymuje wartości amplitudy libracji dowolnej w długości 
znacznie mniejsze niż uzyskiwane dotychczas, a mianowicie: A  = 1"7 lub 2"1 (zależnie od wariantu re
dukcji), trzeba będzie na razie -  z uwagi na powyższe zastrzeżenia -  odnosić się do tych jej wyników 
ze znaczną dozą ostrożności, zwłaszcza że w pracach swych poświęconych temu tematowi nie podaje 
C a 1 a m e szczegółów obserwacji czy też rachunków wyrównania, takich jak np. równania obserwacyj
ne, normalne itp., na podstawie których otrzymuje ostateczne wyniki, lecz przytacza tylko same rezul
taty.

17;'0 ± 3 "7 

333?0 ± 12?9 (1800,0)
( 1)
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Obecnie ( K o z i e ł  1979) opracowuję łączne i jednorodne wyrównanie ośmiu szeregów hcliome- 
trycznych, zredukowanych z gruntu od nowa -  różnych od czterech szeregów cytowanych wyżej -  po
krywających okres od roku 1841 do 1945, tj. 104 lata. Szeregi te to: królewieckie S c h l i i t e r a  i 
W i c h m a n n a  oraz kazańskie K r a s n o w a ,  M i c h a j ł o w s k i e g o ,  J a k o w k i n a  I, J a k ó w -  
k i n a l l ,  B e l k o w i c z a  i N i e f i e d j e w a .  Zawierają one razem 6065 pojedynczych nawiązań kra
teru Mosting A do oświetlonego brzegu tarczy Księżyca.

Zgodnie z nową metodą wyrównywania obserwacji libracyjnych ( K o z i e ł  1967) użyłem następują
cego typu równań obserwacyjnych:

r  {d f dr, d t  d l  d R Q U W P Q R S d fx d f2 ] X
p. f N

N—

—sin(p—O A B C D 0 F G H I J K
E l ^2

sec n"< - c o s ( p - 0
► <

A' B' C  D' 0 , F  G' H' T f  K' E \ E'2 L>

1 0 0
Rd

0 o— *  0 0

Ro
0 0 0 0 0 0

- —

( 2 )

W stosunku do moich prao poprzednich ( K o z i e ł  1967, 1970) wprowadziłem nowe niewiadome:

(3)
P = B sin b 

Q = B cos b

R  = C sin c 

S = C cos c,

gdzie B, b, C i c oznaczają odpowiednio amplitudy i fazy libracji dowolnej w nachyleniu i w węźle. 
Odpowiadające tym niewiadomym współczynniki różniczkowe H, H', I, V, J, f ,  K  i K' uzyskałem po 
zastosowaniu moich wzorów różniczkowych poligonometrii sferycznej ( K o z i e ł  1949b) do związku 
pomiędzy współrzędnymi krateru Mó'sting A na tarczy i jego współrzędnymi przestrzennymi i otrzy
małem:

\H  1 J  K
= — — -^cos b 't sin b 't cos c't sin c' /J  X 

J T  T f  K' J A
X ■{ sin 0M  cos \ M  sin 0M  sin \ M  cos • r  A ', (4)

gdzie A ' oznacza część fundamentalnego krakowianu obrotowego występującego w teorii ruchu wirowe
go Księżyca ( K o z i e ł  1949a, str. 165).

Na razie ( K o z i e ł  1979) jestem w posiadaniu jedynie pierwszego przybliżenia wyrównania i otrzy
małem:

A  = 17"9 a = 306?8 (5)

Wartości te są w zakresie swoich błędów  średnich identyczne albo zgodne z moimi wartościami (1) 
z 1967 r. ( K o z i e ł  1,967), uzyskanymi na podstawie redukcji zupełnie różnych szeregów heliometrycz- 
nych. Dalsze przybliżenia przynieść mogą jedynie bardzo nieznaczne zmiany w stosunku do (5). W ten 
sposób uzyskałem piękne potwierdzenie rezultatów (1) z 1967 r. odnośnie do libracji dowolnej w d łu 
gości. Mogę też zacytować tu pierwsze przybliżenie amplitud libracji dowolnej w nachyleniu i w węźle:

B  = 5,"7 C = 16,"2,

podczas gdy C a 1 a m e (1976) otrzymała: (6)

B  = o;'7 C = 3"5.
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Reasumując pragnę stwierdzić, że ze względu na wartości pericidów wyrazów okresowych libracji 
dowolnej do jej wyznaczenia potrzeba dostatecznie długich okresów czasu rzędu kilkudziesięciu lat obser
wacji. Toteż chociaż obserwacje laserowe znacznie górują dokładnością nad heliometrycznymi, to jednak 
te ostatnie mają przewagę odnośnie do długości szeregów obserwacji Jeżeli zaś chodzi o b łędy  średnie 
pojedynczych obserwacji, to warto może przytoczyć sukces C h a p m a n a  (1918), który odkrył księ
życowe pływy atmosfery ziemskiej z barometrycznych obserwacji w Greenwich, obarczonych błędam i 
przekraczającymi 100-krotnie poszukiwane wielkości, ale dokonywanymi na przestrzeni kilku stuleci. To
też w dziedzinie wyznaczania stałych libracji dowolnej Księżyca mniej dokładne obserwacje heliome- 
tryczne wykonywane na przestrzeni ponad 100 lat w dalszym ciągu konkurują z bardzo precyzyjnymi 
obserwacjami laserowymi z ostatnich pięciu lat.

W zakończeniu pozwolę sobie złożyć podziękowanie Komitetowi Astronomii Polskiej Akademii Nauk 
za poparcie udzielenia pomocy finansowej oraz moim Kolegom z Obserwatorium Astronomicznego Uni
wersytetu Jagiellońskiego w Krakowie, a w szczególności dr Henrykowi B r a n c e w i c z o w i ,  za 
uczestniczenie w bardzo obszernych rachunkach dotyczących redukcji wspomnianych wyżej ośmiu szere
gów heliometrycznych.
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OBSERWACJE POZYCYJNE MAŁYCH PLANET I KOMET 
W OBSERWATORIUM ASTRONOMICZNYM PLANETARIUM ŚLĄSKIEGO 

IM. M. KOPERNIKA W CHORZOWIE

I R E N E U S Z  W Ł O D A R C Z Y K  

Planetarium i Obserwatorium Astronomiczne im. M. Kopernika w Chorzowie

(Otrzymano 20 listopada' 1979 r.)

S t r e - s z c z e n i e  — Podano prace wykonywane w Obserwatorium Astronomicznym w Chorzowie 
w zakresie obserwacji pozycyjnych małych planet i komet.

n03HU,H0HHbIE HAEJIIOflEHMfl MAJIbIX FIJIAHET H KOMET B ACTPOHOMMHECKOfl OECEP- 
BATOPHH CMJlE3KOfł IUIAHETAPHM HM. M. KOI1EPHHKA B XO)KOBE. H. B n o n a p i H K .  
C o R e p * a H H e  -  OnHcaHO pa6oxi>i n p o B o flH M w e  b  AcrpoHOMHqecKOft 06cepBaTopHH b  Xo*cobc b  o6na- 
CTH nO3M0HOHHbIX HaSjIIOAeHHit MaJIbIX riJlaH eT  H K O M eT .

POSITIONAL OBSERVATIONS OF THE MINOR PLANETS AND COMETS IN THE ASTRONOMICAL 
OBSERVATORY OF THE SILESIAN PLANETARIUM. S u m m a r y  — The works are described which 
are realized in Chorzów Astronomical Observatory in the field o f  the positional observations o f the mi
nor planets and comets.

Obserwacje pozycyjne m ałych planet i komet w Obserwatorium Astronomicznym Planetarium Ślą
skiego w Chorzowie (X = — l “ 15m58?0, ip = 50°17'33") prowadzone są za pomocą dwóch astrokamer 
sprzężonych z refraktorem Zeissa. Średnica obiektywu refraktora D = 30 cm, a ogniskowa /  = 450 cm. 
Sprzężone z nim dwie astrokamery czterosoczewkowe typu Sonnefelda mają średnicę D = 20 cm i 
ogniskowe /  = 100 cm. Zdjęcia są wykonywane na płytach ORWO Z U -2  16 X 16 cm. Pomiary ich 
wykonywane są za pomocą płytom ierzy znajdujących się w Krakowie, Poznaniu i Borowej Górze, dzię
ki uprzejmości kierowników tych ośrodków astronomicznych oraz Instytutu Geodezji i Kartografii.

Na każdej kliszy wybierano od 7 do 14 gwiazd oporowych; ich współrzędne oraz ruchy własne 
wzięto z katalogu SAO. Do redukcji klisz użyto metody Turnera -  zastosowano pełny wielomian stop
nia drugiego. Obliczenia wykonano na EMC ODRA 1204.

Systematyczne prace w zakresie obserwacji pozycyjnych m ałych planet i komet rozpoczęto na po
czątku 1977 r. G łównie wykonywane są .obserwacje fotograficzne wybranych jasnych planet zgodnie 
z zaleceniem Obserwatorium w Pułkowie.

Do października 1979 r. wykonano obserwacje fotograficzne następujących planetoid -  obok poda
no liczbę obserwacji danej planetoidy:

(1) Ceres — 3, (2) Pallas — 40, (4) Vesta — 8, (6) Hebe — 13, (7) Isis -  3, (11) Parthenope -  4 i
(18) Melpomene — 16.
Wykonano również obserwacje pozycyjne wielu innych planetoid. Obok numeru planetoidy podano 

w nawiasie liczbę wykonanych obserwacji.
Są to: 6(13), 7(7), 15(12), 20(5), 22(8), 23(3), 44(5), 63(2), 69(1), 85(2), 88(4), 93(3), 111(2), 

119(1), 324(20), 393(4), 409(4), 532(3), 738(2), 914(1).
Obserwacje te po opracowaniu zostaną opublikowane.
Wyznaczono również 19 obserwacji fotograficznych komety Kohlera (1977 m). Pozycje te będą opu

blikowane w „Acta Astronomica” vol. 20, nr 1.
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Tom XXVIII (1980). Zeszyt 3

PROMIENIOWANIE RADIOWE OBSZARÓW AKTYWNYCH ATMOSFERY SŁOŃCA 
NA FALACH CENTYMETROWYCH

M A R E K  S I A R K O W S K I  

Centrum Badań Kosmicznych, Pracownia Związków S łońce-Z iem ia (Wrocław) 

(Otrzymano 4 grudnia 1979 r.)

S t r e s z c z e n i e  — Praca przedstawia przykłady możliwych przebiegów zmian temperatury jasno- 
ściowej i polaryzacji fal centymetrowych z odległością od osi plamy. Obliczenia przeprowadzono dla 
szeregu modeli rozkładu temperatury, gęstości elektronowej i pola magnetycznego z wysokością.

PAflHOH3JiyiIEHHE COJIHEHHbIX AKTHBHbIX OEJIACTEft B CAHTMMETPOBOM flHAn030HE  
BOJIH. M. C H a p K O B C K H .  C o f l e p * a H i i e - B  paSoTe paccMOTpem>i H3iueHeHHH apKocmoft TeMne- 
paTypw h  n o n a p H 3 a u H H  b  caHTHMeTpoBOM ttHanoaone b o j i h  h  <J>yHKim paccTOHHHH o t  u e H T p a  n a in a . 
PaccMeTbi npoBOflHnHcb p j ih  pa3JiH>łHfeix Moneneit pacnpeneneHHa TeMnepaTypu, 3JieKTpoHHott i t j i o t h o c t h  

h luanonnoro nona c BbicoTott.

RADIO EMISSION OF THE SOLAR ACTIVE REGIONS IN THE CENTIMETRIC WAVELENGTH 
RANGE. S u m m a r y  — In the paper the examples are presented o f  the brightness temperature and po
larization variations o f the radio emission with the distance from the spot axis. The calculations are per
formed using the number o f  different models describing the height variation o f  the electron density, 
temperature and magnetic field.

Obserwacje radiowe atmosfery Słońca wykazują obecność podwyższonej emisji radiowej w obszarach 
aktywnych nad plamami słonecznymi. Ze wzrostem rozdzielczości przestrzennej okazało się, że obszary 
aktywne obserwowane na falach centymetrowych mają jasne, spolaryzowane jądra o rozmiarach rzędu 
10"-20" i temperaturach jasnościowych od 1 X 10® do 9 X 10® K (F e 11 i i in. 1975; D o n a t  i 
F a l  c h i  i in. 1978). Temperatura jasnościowa jest temperaturą ciała doskonale czarnego emitującego 
taki sam strumień, w obserwacjach radiowych jest w ięc ona miarą strumienia.

Dzięki wykorzystaniu obserwacji prowadzonych podczas zaćmień Słońca z różnych punktów na kuli 
ziemskiej możliwe jest uzyskanie jeszcze większej rozdzielczości przestrzennej rzędu 5 ”-1 0 " . Obserwacje 
takie ( G e l f r e i c h  i K o r ż a w i n  1976) wykazały istnienie pierścieniowego rozkładu temperatur 
jasnościowych w okół osi plamy na falach 3,9 i 4,5 cm.

Poniższe obliczenia przedstawiają przykłady możliwych przebiegów zmian temperatury jasnościowej 
Tfr i polaryzacji P  z odległością od osi plamy, dla szeregu rozkładów temperatury T , gęstości elektro
nowej N e i pola magnetycznego H  z wysokością w obszarze nad plamą.

Ze względu na obecność pola magnetycznego oprócz emisji zderzeniowej uwzględniano również emi
sję cyklotronową (rezonansową) na częstości cyklotronowej i jej harmonikach, tzn. w obszarach, 
gdzie co .= s u>j_j  = s eH/m c  (s = 1,2,3...). W ten sposób obszar występowania harmonik pokrywa się 
w przestrzeni z liniami stałego pola magnetycznego, spełniającego powyższy warunek. W obecności ze
wnętrznego pola magnetycznego fala elektromagnetyczna rozprzestrzenia się na dwu charakterystycznych 
modach (tzw. fali zwyczajnej „o ” i nadzwyczajnej „e”) przeciwnie spolaryzowanych, o różnych współ-
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czynnikach załamania i absorpcji. Temperaturę jasnościową promieniowania wychodzącego definiujemy 
jako sumę (7^ = (T^0 + 7 ^ ) /2 ) ,  stopień polaryzacji kołowej jako różnicę (P = (Tj)e  -  ^ 0) / 2 ^ )

temperatur jasnościowych obu fal. Różne współczynniki absorpcji powodują, że obszary formowania się 
emisji na falach „o” i „e” ulegają rozsunięciu, co. prowadzi do powstania polaryzacji, zwłaszcza gdy ist
nieje absorpcja rezonansowa „zwężająca” obszary formowania się emisji radiowej do obszarów występo
wania harmonik.

Otrzymane wyniki rozkładu temperatury jasnościowej i polaryzacji z odległością od osi plamy moż
na podzielić ogólnie na cztery charakterystyczne grupy. »

Rys. 1. Rozkład temperatury jasnościowej T^ i polaryzacji P z odległością od osi plamy w modelach 

z wolno malejącą gęstością elektronową, dla fali 3,4 cm, z maksymalną wartością temperatury elektrono

wej w koronie nad plamą T  ' = 5 X 106 K i z polem magnetycznym w plamie H  = 2600 gs (a) i 

4300 gs (b). Schematycznie zaznaczono przebieg zmian temperatury elektronowej Tg z wysokością h 

oraz położenie i zakres przesuwania się obszarów formowania fal „o” i „e”

W modelach, w których gęstość elektronowa maleje wolno z wysokością fale długie ulegają absorp
cji zderzeniowej wysoko w koronie. Absorpcja rezonansowa pojawia się dopiero w krótkich falach, 
przy dużych wartościach pola magnetycznego H  w plamie. W tym wypadku (rys. la) otrzymujemy pier
ścieniowy rozkład T^ wokół osi plamy. Wynika on stąd, że dla krótkich fal centymetrowych fala „o” 
formuje się w obszarze, gdzie temperatura elektronowa Tg szybko opada z wysokością (w warstwie przej
ściowej między chromosferą i koroną). Ponieważ absorpcja rezonansowa rośnie silnie ze wzrostem kąta 
między wektorem propagacji fali a kierunkiem pola magnetycznego, więc oddalanie się od osi plamy 
powoduje wzrost tej absorpcji, czyli „włączenie” się odpowiedniej harmoniki i przesunięcie do niej 
obszaru formowania się emisji. Jeśli harmonika ta występuje w pobliżu maksimum T , to  obszar formo
wania się fali „o” przesuwa się do wyższych temperatur, co prowadzi do wzrostu temperatury jasnościo
wej i spadku polaryzacji. Przy dalszym oddalaniu się od osi plamy obszar, gdzie występuje ta dominu
jąca w emisji harmonika, obniża się wraz z linią stałego pola magnetycznego, co prowadzi do ponowne
go spadku 7^ i wzrostu P. Sytuacja ta powtarza się przy „włączeniu” się kolejnej, wyższej harmoniki

Przy przejściu do modeli z silniejszym polem magnetycznym linie stałego H  opadają znacznie wolniej 
przy oddalaniu się od osi plamy, a z drugiej strony zwiększa się odległość między obszarami występo
wania harmonik. W tej sytuacji temperatura jasnościowa, po wzroście przy „włączeniu” się drugiej har
moniki pozostaje w przybliżeniu stała (rys1. Ib).

W modelach, w których gęstość elektronowa szybko maleje z wysokością, ze względu na mniejszą 
absorbcję zderzeniową proces absorpcji rezonansowej zachodzi dla coraz dłuższych fal i powtarza się tam 
opisana powyżej sytuacja. Przy przejściu do fal krótszych, dla których fala zwyczajna formuje się już 
w chromosferycznym zakresie temperatur, pojawia się nowy jakościowo obraz. W modelach ze słabym
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polem magnetycznym zmiany temperatury jasnościowej i polaryzacji przy „przełączaniu” się harmonik 
spowodowane są jedynie zmianami wysokości formowania się fali „e” , co powoduje, że zmiany te przy 
oddalaniu się od osi plamy są zgodne w fazie (rys. 2a).

Rys. 2. To samo co na rys. 1 dla modeli z szybko malejącą gęstością elektronową dla plamy z polem 
H  = 860 gs dla fali 7,5 cm (a) oraz 3,4 cm (b)

Przy dalszym zmniejszaniu się długości fali absorpcja rezonansowa odgrywa niewielką rolę. Rozsunię
cie obszarów emisji fali „o” i „e” spowodowane obecnością pola magnetycznego maleje wraz ze spad
kiem jego natężenia przy oddalaniu się od osi plamy prowadząc do prawie stałej temperatury jasnościo
wej i wolnego spadku polaryzacji.

s
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ANALIZA PROMIENIOWANIA RENTGENOWSKIEGO ROZBŁYSKU 
Z DNIA 24 PAŹDZIERNIKA 1970 R.

B A R B A R A  S Y L W E S T E R ,  J A N U S Z  S Y L W E S T E R  

Centrum Badań Kosmicznych PAN (Wrocław)

J E R Z Y  J A K I M I E C  

Instytut Astronomiczny Uniwersytetu im. B. Bieruta (Wrocław)

V. V. K O R N E E V ,  S. L. M A N D E L S T A M ,  I.A . Z H I T N I K  

Instytut Fizyki AN ZSRR (Moskwa)

B. V A L N I C E K  

Instytut Astronomii Czechosłowackiej AN (Ondrejov)

(Otrzymano 22 listopada 1979 r.)

S t r e s z c z e n i e  — Przedstawiono analizę rentgenowskich widm rozbłysku uzyskanych za pomo
cą spektrometru Bragga z pokładu satelity Interkosmos 4. Opierając się na pomiarach strumieni w li
niach rentgenowskich obliczono zależność miary emisji od temperatury w fazie wzrostu i maksimum roz
błysku. Jednoczesne pomiary strumienia twardego promieniowania rentgenowskiego umożliwiły skontro
lowanie modelu obszaru rozbłysku.

AHA/1H3 PEHTrEHOBCKOrO M3.TiyllEHMfl BCnbMKH C 24 X 1970 I \  B. C w n  ł  b  3 C I 3  p ,  

f l .  C bi  ji  b  b  3  c  t  3  p,  E. J l K H M e i t ,  B. B. K o p H e e B ,  C. JI. M a H f l e n b i U T a M ,  H .  A. I h t h h k ,  

B. B a J i b H H M e K .  C o f l e p * a H i i e -  B p a 6 o T e  n p o B e f le H  aH an H 3  p e H ireH O B  c k h x  cn e K T p o B  B cn b iu iK H , 

n o J iy M e n n u x  c n o M o u tb io  c n e K T p o M e T p a  E p arra  c 6 o p T a  cnyT H H K a HHTepKOCM OC 4. Ha ocHOBaHHH n o T o -  
k o b  H 3M epeH H bix  b  j t h h h h x  B bic0K 0H 0H H 30B aH H 0ix>  >Kene3a 6 b in H  BbiMHCJieHbi M OflejiH  p a c n p e n e n e H H a  

HH4>epeHUHanbHofl M epu s m h c h h  c  TCMneparypoft, co oT B e-rcT B y iom H e (f>a3e p o c r a  h  M aK CHM yM a B cn b iu iK H . 

O flH O B peM eH H bie H 3M epeH HH  iiOTOKOB jK ec T K o ro  p eH T reH O B C K oro  H3JiyMeHHJi, a a n H  b o 3 m o > k h o c t ł  n p o B e -  

CTH H e3aBHCHM blit KOHTpOJlb M O Jteneft B blC O K O T eM nepaT ypH O tt IU ia3M bI 3T 0ft B cn b iu iK H .

ANALYSIS OF THE X-RAY SPECTRA EMITTED BY THE 24 OCTOBER 1970 FLARE. S u m 
m a r y  -  The analysis deals with the high resolution X-ray spectra measured by means of the Bragg 
quartz-crystal spectrometer on board the Intercosmos 4 satellite. On the basis o f the fluxes measured in 

z  the X-ray lines, the models of the temperature distribution of the emission measure were calculated. 
The comparison of the models corresponding to the rise and maximum phase of the flare was perfor
med. Simultaneous measurements o f the hard X-ray flux, confirm the results o f the model calculations.

W pracy analizowane są widma okolicy 1,9 A otrzymane za pomocą spektrometru z kryształem 
kwarcu (stała,sieci d  = 4,2545 A) Umieszczonego na pokładzie satelity Interkosmos 4. Spektrometr ten 
by ł sztywno związany z satelitą, który wykonywał ruchy skanujące względem kierunku na środek tar
czy Słońca w przedziale kąta ±40'. Ruchy te wykorzystano do otrzymywania widm.w przedziale 
1 ,73-1 ,94  A. Szczegółowej analizie poddano widma rozbłysku klasy 2N z dnia 24 X 1970 r.
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Na rys. 1 przedstawiono widmo otrzymane w fazie maksimum rozbłysku. W rejestrowanym prze
dziale długości fal leżą linie odpowiadające deekscytacjom promienistym w wysoko zjonizowanych ato
mach Fe. W szczególności na wszystkich uwidacznia się linia rezonansyjna R jonu Fe XXV ( \  =
= 1,8505 A). Czasem obserwuje się linię rezonansyjną Lya jonu Fe XXVI ( \  = 1,7805 A). W przedzia
le długości fal 1,851—1,875 A widoczna jest grupa linii satelitarnych (Sat), formujących się w procesach 
deekscytacji poziomów podwójnie wzbudzonych, obsadzanych głównie w wyniku rekombinacji dielektro- 
nowych. W przedziale 1,875 — 1,940 A znajdują się linie Kq zidentyfikowane jako formujące się w proce
sie deekscytacji poziomów wielokrotnie wzbudzonych, obsadzanych w wyniku jonizacji z powłok we
wnętrznych.

Rys. 1. Widmo okolicy 1,9 A w maksimum rozbłysku

Strumienie w liniach Ly^, R, w grupie linii Sat oraz linii użyte zostały jako dane wyjściowe, na 
podstawie których dokonywano rachunków struktury temperaturowej plazmy rozbłysku. Analizę prowa
dzono przy założeniu, że emitująca plazma znajduje się w stanie quasi-stacjonarnym; odpowiada on sy
tuacji, gdy charakterystyczny czas zmian warunków fizycznych w plazmie jest znacznie dłuższy od cha
rakterystycznego czasu ustalania się równowagi jonizacyjnej. Przyjęto również, że lokalnie rozkład elek
tronów po  prędkościach w plazmie jest maxwellowski, z czego wynika, że emitowane promieniowanie 
rentgenowskie jest typu termicznego. Słuszność wymienionych założeń w przypadku analizowanego roz
błysku została przedyskutowana w pracy B. S y l w e s t e r  (1979).

Do opisu struktury temperaturowej plazmy rozbłysku używa się funkcji rozkładu różniczkowej mia
ry emisji po temperaturach y>(7’), zwanej dalej modelem. Zmierzone strumienie w liniach F- można zwią
zać z modelem za pomocą następującego wyrażenia:

Fi  = ^ F e  f  f f n ^ D d T ,  i = Lya, R, Sat, Ka , (1)

gdzie fA T )  jest tzw. funkcją emisji w danej linii. Funkcja ta jest obliczoną teoretycznie zależnością stru
mienia formującego się w linii w plazmie o jednostkowej mierze emisji od temperatury. W obliczeniach 

O przyjmuje się, że względna w stosunku do wodoru zawartość pierwiastka „odpowiedzialnego” za 
linię jest równa 1 oraz że odległość od źródła wynosi 1 j.a. W wyrażeniu (1) / l p g jest zawartością że
laza liczoną względem wodoru. Przyjęto, że / l p e = 2,6 X 10 . -

Na rys. 2 przedstawiono obliczone funkcje emisji odpowiadające liniom Ly&, R, Sat oraz K^.
Do obliczania modeli <p(T) na podstawie mierzonych strumieni zastosowano metodę kolejnych przy

bliżeń (J. S y l w e s t e r  1977). Na rys. 3 linią ciągłą przedstawiono model obliczony dla fazy wzro-

5 — Postępy Astronomii z. 3
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stu rozbłysku (0500 UT), linią przerywaną — granice błgdów  określenia modelu w przypadku równo
miernego rozkładu błędów  we wszystkich temperaturaęh. Obliczony model odznacza się dużą ilością ma
terii o temperaturze T < 20 X 10^ K oraz pewną ilością plazmy bardzo gorącej (7" > 50 X 10° K). Obec
ność tej gorącej składowej modelu wynika stąd, że dla badanego widma względne w stosunku do linii R

100-10 T [K ]

Rys. 2. Funkcje emisji dla: linii rezonancyjnej jonu 
Fe XXVI (Lya ), linii rezonansyjnej jonu Fe XXV (R), 
grupy satelitów dielektronowych z przedziału 
1,851—1,875 A (Sat), grupy linii z przedziału 

1,875-1,94 A (K^)

Rys. 3. Model rozkładu różniczkowej mia
ry emisji po temperaturach dla momentu 

0500 UT (w fazie wzrostu rozbłysku)

natężenia linii Lyft są duże. Należy podkreślić, że składowa modelu o temperaturze T  > 50 X 10 K 
kontrolowana jest jedynie przez strumień obserwowany w linii Ly^. W związku z tym otrzymany dla 
tych temperatur rozkład różniczkowej miary emisji należy traktować integralnie w tym sensie, że war
tość całkowitej miary emisji:

£ =  f  v ( T ) d T (2)

dla temperatur T > 50 X,10 K jest określona dokładnie, natomiast jej rozkład po temperaturach w tym 
obszarze jest słabo kontrolowany przez pomiary.

Na rys. 4 przedstawiono model obliczony dla fazy maksimum rozbłysku (0541 UT). W tym przypad
ku model jest monotonicznie malejącą funkcją temperatury. Z porównania modeli obliczonych w fazie 
wzrostu i w fazie maksimum rozbłysku wynika, że całkowita miara emisji w przedziale temperatur 
(5—100) X 106 K wzrosła w tym czasie sześciokrotnie.

Obliczone w badanym zakresie temperatur modele mogą służyć jako podstawa do określania całko
witej energii termicznej rozbłysku. Na podstawie znajomości modelu, bez dodatkowych założeń, może 
być analizowany tylko iloczyn całkowitej energii termicznej Eth oraz gęstości elektronowej N g. War
tość:
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EthNe = 3*  /  T t f H d T (3)

wzrosła w przedziale czasu pomiędzy 0500 i 0541 UT pięciokrotnie (por. z tab. 1).

T a b e l a  1

UT t  [cm 3] E thNe ler8 cm 31

0500

0541

7,0 X 1048 

4,3 X 1049

3,0 X 1040 

1,5 X 1 0 41

100-10‘ T[KJ

Rys. 4. Model rozkładu różniczkowej miary 
emisji po temperaturach dla momentu 0541 

UT (maksimum rozbłysku)

Równocześnie z rejestracją widm prowadzono za po
mocą fotometru rentgenowskiego pomiary strumieni 
twardego promieniowania rentgenowskiego w przedziale 
energii fotonów 5 —40 keV. Korzystając z modeli f (T )  
obliczonych na podstawie strumieni zmierzonych w li
niach Lya , R, Sat i Kq obliczono, jakie strumienie po
winny być obserwowane w zakresie energii fotonów 
5-4 0  keV. Obliczenia prowadzono przy założeniu, że 
twarde promieniowanie rentegowskie analizowanego roz
błysku wytwarzane jest przy przejściach swobodno- 
-swobodnych w plazmie o maxwellowskim rozkładzie 
energii elektronów. Stwierdzono, że strumienie promie
niowania w liniach okolicy 1,9 A oraz strumienie twar
dego promieniowania rentgenowskiego w przedziale 
energii 5 -4 0  keV można objaśnić opierając się na 
wspólnym modelu obszaru emitującego, jeśli uwzględ
nić istnienie systematycznej różnicy w absolutnej kali
bracji spektrometru i fotometru.
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NAUKOWE OŚRODKI ASTRONOMICZNE W POLSCE

Aktualizacja na 15 lutego 1980 r.

Centrum Astronomiczne im. M. Kopernika (PAN): 25 I 1980 r. decyzją Rady Naukowej CAMK ty tu ł 
doktora uzyskał mgr Marek S i k o r a  za pracę pt. Pole promieniowania dysków akrecyjnych. Promo
tor: prof, dr Bohdan P a c z y ń s k i ,  recenzenci: doc. dr Marek D e m i a ń s k i i doc. dr Jerzy S t o- 
d ó ł k i e w i c z .

Obserwatorium Astronomiczne Uniwersytetu Warszawskiego: 25 III 1980 r. decyzją Rady Wydziału 
Fizyki ty tu ł doktora uzyskał mgr Aleksander S c h w a r z e n b e r g - C z e r n y  za pracę pt. Fotome- 
tryczne i spektroskopowe własności dysków akrecyjnych. Promotor: doc. dr Sławomir R u c i ń s k i, 
recenzenci: prof, dr Bohdan P a c z y ń s k i  i prof, dr Józef S m a k .  W grudniu 1979 r. magisteria 
z astronomii uzyskali: Marek S a r n a ,  Zbigniew Z b y s z y ń s k i  i Marian G o l a .

Instytut Astronomiczny Uniwersytetu Wrocławskiego: 1 XII 1979 r. doc. dr Tadeusz J a r z ę b ó w -  
s k i został powołany na stanowisko zastępcy dyrektora Instytutu. 26 I 1980 r. stopień doktora uzyska
ła  mgr Barbara S y l w e s t e r  za pracę pt. Analiza warunków fizycznych w rozbłyskach słonecznych 
na podstawie ich widm rentgenowskich. Promotor: prof, dr Jerzy J a k i m i e c ,  recenzenci: prof, dr 
Stanisław G r z ę d z i e l s k i  i prof. dr Jan M e r g e n t  a 1 e r. 14 li 1980 r. stopień doktora uzyskał 
mgr Henryk C u g i e r za pracę pt. Badanie układu zaćmieniowego Beta Persei na podstawie widm  
ultrafioletowych w obszarze 2800 X. Promotor: prof, df Jerzy J a k i m i e c ,  recenzenci: prof, dr Andrzej 
K r u s z e w s k i  i prof, dr Józef S m a k .
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XVII KONGRES MIĘDZYNARODOWEJ UNII ASTRONOMICZNEJ

Montreal, 14 -23  sierpnia 1979 r.

C E C Y L I A  1 W A N I S Z E W S K A

W dniach 14—23 sierpnia 1979 r. odbył się w Montrealu w Kanadzie XVII Kongres Międzynarodo
wej Unii Astronomicznej. Podobnie jak to miało miejsce w latach poprzednich, na program konferencji 
złożyły  się zebrania naukowe i administracyjne poszczególnych komisji tematycznych (jest ich obecnie 
39), grup roboczych o węższej tematyce, zebrania dyskusyjne poświęcone tematyce wspólnej dla kilku 
komisji, wieczorne wykłady zaproszone, wreszcie — dwa plenarne zebrania wszystkich członków Unii, 
rozpoczynające i kończące Kongres.

Pierwszy z wieczornych wykładów pt. Związek spektroskopii molekularnej z astronomią b y ł wygło
szony przez znany autorytet w dziedzinie spektroskopii, prof. Gerharda H e r z b e r g a  z Ottawy, laure
ata Nagrody Nobla w dziedzinie chemii z 1971 r. Prelegent wskazał na liczne, istniejące od dawna zwią
zki łączące prace doświadczalne z obserwacjami astronomicznymi różnych ciał niebieskich. I tak przy 
badaniach atmosfer gwiezdnych potrzebne były  laboratoryjne wyznaczenia różnych parametrów licznych 
molekuł. Obecnie brak jeszcze dokładnych określeń energii dysocjacji dla molekuły CN. Doskonałą ilu
strację zastosowania badań doświadczalnych do astrofizyki stanowiło odkrycie znanej z laboratoriów 
odwrotnej predysocjacji w atmosferach gwiazd zmiennych długookresowych. Interpretacja danych, otrzy
mywanych w ostatnich latach z pozaziemskich badań planet, możliwa jest dzięki laboratoryjnym bada
niom widm tlenu, wodoru, metanu i innych molekuł. Prace doświadczalne prowadzone przez prelegenta 
i jego współpracowników w pracowniach National Research Council w Ottawie okazały się szczególnie 
przydatne przy interpretacji struktury komet -  identyfikacji linii i mechanizmów wzbudzenia+odpowie- 
dzialnych za widma. Jedna z ostatnich identyfikacji linii dotyczyła jonu molekularnego H jO  w wid
mie komety Kohoutka. Niedawno dzięki obserwacjom radioastronomicznym wykryto molekuły organicz
ne w przestrzeni międzygwiazdowej, istnienie ich by ło  przewidziane wcześniej w ziemskich pracowniach.

Drugim prelegentem na wykładach zaproszonych b y ł znakomity astrofizyk-teoretyk prof. Subrahma
nyan C h a n d r a s e k h a r  z Chicago, który mówił o Roli ogólnej teorii względności w astronomii, 
o dawnych sukcesach i perspektywach na przyszłość. Trzeci toykład zaproszony prof. Bohdana P a- 
c z y ń s k i e g o  z Warszawy na temat Ewolucji gwiazd i ciasnych par gwiazd podwójnych dotyczył zu
pełnie współczesnych zagadnień. Nasza wiedza o tej,grupie obiektów rozwinęła się znacznie w ostatnich 
latach; mechanizmy wzajemnego oddziaływania dwóch składników, utrata lub zysk masy, rola granicy Ro- 
che’a -  to problemy, które wydają się dobrze znane, jednak pozostaje jeszcze sporo zjawisk do teore
tycznego zinterpretowania.

Wielkim zainteresowaniem Uczestników cieszyło się zebranie dyskusyjne kilku komisji poświęcone ba
daniom układu planetarnego, a zwłaszcza ostatnim wynikom uzyskanym przez Voyagera I i II. Niezmier
nie interesujące były ' zdjęcia i filmy z powierzchni Jowisza, ukazujące szybko zmieniające się obszary 
uformowane w atmosferze tej planety, podobne do efektów uzyskiwanych na mniejszą skalę w atmosfe
rze Ziemi, ukazywanych na zdjęciach ze sztucznych satelitów.

Inne zebranie dyskusyjne kilku komisji dotyczyło problemu Metod poszukiwania życia we Wszech- 
świecie. Streszczeniem zebrania b y ł wieczorny odczyt Franka D r a k e ’ a i P a p a g i a n n i s a  Życie 
we Wszech świecie. Prelegenci stwierdzili, że od rozpoczęcia poszukiwań innych cywilizacji we Wszech- 
świecie nasza wiedza niewiele się zmieniła, poza ciągłym udoskonalaniem metod samego eksperymentu. 
Nie stwierdzono bowiem żadnego pozaziemskiego życia na Ziemi, nie odkryto w przestrzeni żadnych sy
gnałów radiowych pochodzących od istot inteligentnych, wreszcie w Systemie Słonecznym Ziemia sta-
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nowi wciąż jedyną zamieszkałą planetę. Jeśliby istniała gdzieś choćby jedna cywilizacja, zainteresowana 
dalszą kolonizacją Galaktyki, to prowadzone poszukiwania powinny ją ujawnić. Ta ekspansja w prze
strzeni międzygwiazdowej wymagałaby odpowiednich źródeł energii do poruszania pojazdu, w przeciw
nym razie dalsze zasiedlanie przestrzeni nie byłoby możliwe. A przy tym czas trwania życia ludzkiego 
jest tak krótki, że w ciągu podróży musiałyby się zmieniać pokolenia ludzkie. Pamiętać jednak należy, 
stwierdził prof. P a p a g i a n n i s ,  że już od tysięcy lat pokolenia ludzkie podróżują w przestrzeni mię
dzygwiazdowej w okół centrum Galaktyki na statku kosmicznym zwanym Ziemią i nikomu to nie prze
szkadza! A może pokolenia następne znajdą szybsze metody przemierzania międzygalaktycznej przestrze
ni?

Jako przedstawiciel Polski w Komisji 46 — Nauczania Astronomii -  pragnę parę słów poświęcić jej 
obradom. Całodzienne spotkanie Komisji dotyczyło problemów nauczania astronomii na poziomie uni
wersyteckim. Od razu ujawniły się znaczne różnice między rodzajami kształcenia uniwersyteckiego 
w różnych krajach, poczynając od oddzielnych studiów astronomicznych, poprzez studia w dziedzinie 
nauk ścisłych lub nawet politechniczne z szerokim programem zajęć astronomicznych, do wykładów 
ogólnych dla studentów różnych specjalności czy też wprowadzania treści astronomicznych do zajęć do
kształcających na różnego rodzaju kursach. Przedstawiono także różne metody czy techniki uczenia: od 
wykładu, niekiedy wspomaganego kilkakrotnymi odwiedzinami w planetarium, do specjalnie' zaprojekto
wanych ćwiczeń laboratoryjnych z astrofizyki lub programu obserwacyjnego możliwego do przeprowa
dzenia nawet w niekorzystnych warunkach wielkiej metropolii. Dość powszechna by ła  opinia, że o ile 
obecnie student rozpoczynający studia wyższe zna różnicę między różniczkowaniem a całkowaniem, 
o tyle zupełnie brak mu wprawy w operowaniu konkretnymi liczbami, zwłaszcza liczbami przybliżony
mi. Student powinien również jaknajwcześniej opanować zasady programowania komputera. Jako zasto
sowanie można posłużyć się prostymi zagadnieniami z astronomii pozycyjnej.

Tradycją posiedzeń Komisji 46 stały się organizowane z okazji Kongresów MUA spotkania z nauczy
cielami szkół średnich kraju, na którego terenie Kongres się odbywa. W Montrealu omawiano zagadnie
nia nauczania astronomii w szkołach kanadyjskich i francuskich, referowano sprawę pomocy w naucza
niu okazywaną przez towarzystwa astronomiczne w różnych krajach, a dalej zaprezentowano istniejące 
materiały audiowizualne, programy prostych ćwiczeń obserwacyjnych i laboratoryjnych dla uczniów. Po
kazano dostępne typy teleskopów szkolnych. Korzyścią niezaprzeczalną tego typu spotkań jest nie tylko 
możność wymiany doświadczeń między nauczycielami, ale również nawiązanie trwałego kontaktu ich 
z astronomami zawodowymi. Jak pokazały doświadczenia we Francji, współpraca nawiązana po Kongre
sie MUA w Grenoble w 1976 r. dała trwałe efekty w postaci corocznie organizowanych kursów dla 
nauczycieli oraz zapoczątkowanych wydawnictw dydaktycznych.

Obrady Kongresu toczyły się na terenie osiedla uniwersyteckiego francuskiego Universite7 de Montreal, 
jednej z czterech wyższych uczelni miasta (dwie uczelnie posiadają francuski język wykładowy, przewa
żający w całej prowincji Quebec, dwie — język angielski). Założony ponad 100 lat temu Uniwersytet 
mieścił się początkowo w różnych budynkach w centrum miasta. Rozpoczęta po I wojnie światowej 
rozbudowa uczelni na zachodnim stoku wznoszącej się nad miastem góry Mont-Royal, została ukończo
na dopiero w latach sześćdziesiątych. Prócz centralnie położonego gmachu głównego z wysoką wieżą 
w stylu bizantyjskim, znajduje się tam szereg różnych budynków poszczególnych wydziałów, a także 
urządzenia socjalne i sportowe oraz trzy wielopiętrowe domy studenckie. Z obszernej platformy dzie
dzińca głównego rozciąga się rozległy widok na północno-zachodnią część Montrealu, dzielnicę miesz
kaniową o niewysokiej zabudowie, przeważnie piętrowych domków jednorodzinnych, wtopionych w zie
leń starych drzew. Sieć betonowych uliczek i liczne schody łączą ze sobą poszczególne budynki uniwer
syteckie, z których część budowana jest nawet w głąb skalistego podłoża, na różnych poziomach w sto
sunku do otaczających wzgórze ulic. O rozmachu, z jakim budowano całe osiedle obliczone na kilka
naście tysięcy studentów, świadczyć może wielopoziomowy garaż na 1300 samochodów, zlokalizowany 
na stoku obok budynku głównego, odznaczony kilkoma nagrodami za pomysłowość i funkcjonalność.

Gościnni organizatorzy zadbali o to, aby uczestnicy Kongresu mieli możność obejrzenia części pro
wincji Quebec, poza zbudowanym na wyspie miastem Montreal, w czasie sobotnio-niedzielnych wycie
czek. Trasy ich w iodły przez mosty na rzece św. Wawrzyńca do bardzo malowniczych okolic, do sta
rych (aż XVII-wiecznych!) twierdz broniących ongiś dostępu do miasta, do nie rozebranej jeszcze cał
kowicie Międzynarodowej Wystawy z 1967 r. Człowiek i jego świat, do nowoczesnej elektrowni wod
nej, wreszcie do miast Quebec i Ottawa.

Zakończeniem Kongresu było  drugie plenarne posiedzenie członków MUA w auli uniwersyteckiej. 
Ogłoszono listę nowych 780 członków MUA, nowe władze komisji, a wreszcie nowy komitet wyko-
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nawczy: prezesem Unii na najbliższe trzy lata został prof. M. K. V a i n u B a p p u  (India), sekretarzem 
generalnym prof. Patrick W a y m a n (Irlandia), zaś wędrujący dotychczas w ślad za sekretarzem gene
ralnym sekretariat MUA znalazł stałe pomieszczenie w budynku Obserwatorium Paryskiego, przy rue de 
l’Observatoire 61. Nie wiadomo tylko, gdzie odbędzie się następny Kongres MUA w 1982 r.: w Ate
nach, Madrycie czy Bostonie? A może będzie to dopiero rok 1983? Symbolem tegorocznego Kongresu 
pozostaje-godło Uniwersytetu w Montrealu i motto umieszczone w auli:

Universitas Montis Regii 
Fide Splendet e t Scientia

Jak wynika z informacji zamieszczonej w 1AU Information Bulletin z czerwca 1980 r. Komitet Wy
konawczy Unii przyjął zaproszenie skierowane przez Komitet Narodowy Grecji, aby XVIII Kongres 
MUA odbył się w dniach 17—26 sierpnia 1982 r. w Patras w Grecji. ,
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